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摘要 

火星与地球不同，它不具有全球性内禀磁场，因此太阳风和火星大气/电离

层直接相互作用。这种直接相互作用在火星空间环境中产生了多个等离子体区域

及其边界层，这些边界层包括弓激波、磁场堆积边界层、光电子边界层和电离层

顶。虽然火星等离子体空间环境的知识框架早在几十年前就已经建立，但由于各

探测任务的探测能力较弱、数据较少，人们对其详细特征，尤其是长期变化性尚

未全面了解。自 2004 年开始，火星快车（Mars Express）上携带的火星高级探地

与电离层探测雷达（Mars Advanced Radar for Subsurface and Ionosphere Sounding，

MARSIS）与火星空间等离子体和高能粒子探测仪（Analyzer of Space Plasma and 

Energetic Atoms，ASPERA）对火星空间等离子体进行了直接的长期的探测，为研

究火星电离层及其与太阳风的相互作用提供了时间跨度最长、分辨率最高、覆盖

区域最广的观测数据。借助于这些观测，进行了如下工作: 

发展了一种基于经验正交基函数的火星顶部频高图反演方法，用于从三百多

万张 MARSIS 频高图中获取火星顶部电离层电子浓度剖面。该方法首先使用火

星全球勘探者(Mars Global Surveyor，MGS)存档的无线电掩星数据构建出经验正

交基函数族，然后使用该函数族的线性多项式拟合频高图中的电离层回波描迹，

算出电离层参数，进而得到火星顶部电离层电子浓度剖面。与 Titheridge 多项式

方法中的Taylor多项式以及Huang和Reinisch方法中的Chebyshev多项式相比，

经验正交基函数反映了火星电离层本身的变化特性，而且收敛快，稳定性好，为

处理大量 MARSIS 频高图提供了一个有效工具。 

从 2005 年到 2009 年，我们使用基于经验正交基函数的新反演方法，从

MARSIS 频高图中获取了约 305,000 个峰高数据，数据表明，电离层峰高集中在

130 km，峰高展宽 115 – 145 km。 

从 2005 年到 2013 年，我们基于 MARSIS 探测的当地电子浓度剖面和

ASPERA-3 探测的电子能谱分别获得了 2018 次电离层顶穿越和 11514 次光电子

边界层穿越。研究发现光电子边界层平均位置比电离层顶高了~200 km。还发现

光电子边界层/电离层顶平均位置随地壳磁场强度增加而升高，在 50 nT 时达到

饱和；不显著依赖于太阳天顶角，但具有明显的经纬度依赖性。基于 ASPERA-3
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电子能谱数据，我们还获得了约~8500 次弓激波穿越，~10800 次磁场堆积边界层

穿越，并且使用圆锥曲线拟合获得了这两个边界层的平均位置和形态的新模型，

证实了前人对弓激波和磁场堆积边界层位置和形态的预测。下一步工作将研究内

部电离层参数和外部太阳风参数对火星空间等离子体边界层的影响，以期对近火

空间环境有更加全面的理解。 

 

关键词：火星、MEX、MARSIS、ASPERA-3、火星电离层、MARSIS 频高图、

频高图反演、弓激波、磁场堆积边界层、光电子边界层、电离层顶、火

星地壳场 
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Abstract 

Unlike Earth, Mars does not possess an intrinsic dipole magnetic field, therefore, 

the solar wind directly interacts with the ionosphere and upper atmosphere of Mars, 

leading to the formation of various plasma boundaries, including the bow shock (BS), 

the magnetic pile-up boundary (MPB), the photoelectron boundary (PEB) and the 

ionopause. Although the basic knowledge about the near-Mars space environment 

have been established several decades ago, their detailed structures, especially the 

long-term variations still need further investigation due to the lack of direct and 

continuous observations. The Mars Express spacecraft measures the electron density 

and electron energy by the Analyzer of Space Plasmas and Energetic Atoms 

(ASPERA-3) and the Mars Advanced Radar for Subsurface and Ionospheric Sounding 

(MARSIS) experiments, respectively, providing direct observations of the solar wind - 

ionosphere interaction with the longest, global and high resolution. 

MARSIS has collected more than three millions of ionograms since its antennas 

were deployed in the summer of 2005. In order to retrieve the electron density profile, 

Ne(h), of the Martian ionosphere from the topside ionogram, we proposed a method of 

ionogram inversion. The new inversion technique is developed from Titheridge’s 

method by replacing the prior polynomials with empirical orthogonal functions 

(EOFs), which are estimated from the archived Ne(h) observation by the radio 

occultation of Mars Global Surveyor (MGS). The EOF-based technique has achieved 

quick convergence and good stability. It is concluded that the newly developed 

method is an alternative tool for the analysis of MARSIS ionograms. 

We derived ~305,000 peak altitudes from MARSIS ionograms during 2005 – 

2009 with the EOF-based technique, and found that the peak altitudes are mostly at 

130 km and their half-thickness is ±10 km. 

We have determined 2018 ionopause crossings and 11514 PEB crossings, 

respectively, from MARSIS and ASPERA-3 observations during 2005-2013, and 

found that the average position of the PEB appears to be ~200 km higher than that of 
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the ionopause, which corresponds to 10
3
 cm

-3
 in the electron density profile. The 

discrepancy can be explained by cross field transport of photoelectrons. The results 

also show that the average altitude of the PEB/Ionopause increases with the crustal 

magnetic fields as a log-function and tends to saturate at 50 nT. The PEB/Ionopause 

altitudes depend slightly on the SZA but do depend on the longitude and latitude. 

We have also determined 8500 BS crossings and 10800 MPB crossings from the 

ASPERA-3 observations and a large variability of their positions with respect to any 

mean models is observed at Mars. We also derived the average position and shape of 

the BS and MPB using conic-section fitting and found that the new models confirm 

those derived previously from smaller dataset.  

 

Key words: Mars, MEX, MARSIS, ASPERA-3, Martian ionosphere, MARSIS 

ionogram, ionogram inversion, BS, MPB, PEB, Ionopause, Martian crustal 

magnetizations 
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第一节 绪论 

火星，是太阳系的第四颗行星，地表呈红色，古名“荧惑”，英文名“Mars”，

意为古罗马神话中的战神。火星并不是太阳系中唯一和太阳风直接相互作用的弱

磁化星体，但是，它综合了太阳系其他行星和太阳风直接相互作用的特征，因而

引起人们独特的兴趣。火星像金星一样，其上层大气及其电离层和太阳风直接相

互作用。火星像彗星一样，相对于金星来说是个小天体，其大气层外延暴露在太

阳风中被电离，极大地改变了入射太阳风流。火星像月球一样，其局部地壳磁场

保护行星部分区域不受太阳风的直接作用。火星像地球一样，火星强地壳磁场能

够形成局部 “迷你磁层”，保护火星电离层部分区域不受太阳风的直接冲击。因

此，火星一直是行星科学研究中的热点，而火星的空间环境也是行星空间探测与

空间物理研究的焦点。 

1.1 火星空间探测成果 

从二十世纪六十年代中期到七十年代以美国 Mariner 和苏联 Mars 飞越系列

为标志，人类开始了对火星与太阳风相互作用的空间探测[Luhmann et al., 1992]。

这两个系列使用星-地无线电掩星探测技术发现火星具有弓激波和电离层。七十

年代中期 Viking 1 和 2 着陆器提供了第一份火星电离层实地探测数据[Hanson et 

al., 1977]。1989 年 Phobos 2 轨道飞行器第一次探测到火星磁尾和等离子体尾

[Zakharov, 1992]。但是，Phobos 2 近地点约 850 km，无法揭示火星与太阳风相

互作用的本质属性。1997 年 9 月 11 日火星全球勘探者（Mars Global Surveyor，

MGS）到达火星并迅速建立起高离心率椭圆轨道（轨道近地点105 km到175 km，

远地点是 17 个火星半径），首次对电离层峰值高度以下的磁场进行探测，探测表

明，火星不具有有效的内禀偶极磁场，只具有局部的强地壳磁场[Acuña et al., 

1998]。最近的火星快车（Mars Express，MEX）绕火星运行将近 10 年，提供了

大量的超热电子和离子（>1 eV）数据[Brain, 2007]，为研究火星和太阳风的相互

作用提供了最新支持。 

1.1.1 火星空间等离子体环境 



2 

 

基于早期大量的火星空间探测任务，尤其是最近的MGS和MEX探测任务，

火星空间等离子体环境基本结构得以清晰地建立起来。火星作为弱磁化具有大气

的行星，其高层大气由于太阳紫外线辐射和 X 射线辐射电离形成电离层。由于

没有内禀磁场的保护，磁化太阳风和火星电离层直接相互作用。由于电离层电导

率很高，相互作用在电离层上或者内部产生感应电流，感应电流产生的感应磁场

有效地使太阳风减速并绕着发生火星偏转。行星际磁场（Interplanetary Magnetic 

Fields，IMF）随着太阳风流披挂在火星电离层上，并向后延伸形成感应磁尾。

因此，感应磁尾由磁场极性相反的两个尾瓣构成。感应电流流动的薄层称为电离

层顶，在电离层顶，外部磁化太阳风压和内部电离层等离子体热压平衡。披挂在

行星上的 IMF 不断堆积形成磁场堆积边界区，其边界层称为磁场堆积边界层。

由于太阳风速度比等离子中的声波速度快，在行星最前方形成弓激波[Luhmann et 

al., 2004]。 

火星电离层和太阳风直接相互作用形成了不同的等离子体区域和边界层，这

些区域具有不同的能量、密度和成分特征[Nagy et al., 2004]。图 1.1 是火星等离

子体环境结构示意图。火星空间等离子体环境具有以下特征： 

 

图 1.1 火星空间等离子体环境结构示意图，图片来自[Nagy et al., 2004]。 
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（1）上游区域（Upstream Region） 

空间探测表明，太阳风在~1.5 AU 处的密度是~1-3 cm
-3，平均速度是 300-400 

km/s[Fränz et al., 2006]。典型太阳风质子和电子温度分别是 10-20 eV 和~2-10 eV。

上游 IMF 磁场强度是~3nT，根据 Parker 模型，磁场方向偏离火星-太阳连线

56°[Brain et al., 2003]。太阳风流在~1.5 AU 是超 Alfven 速（Alfven 速度是~50 

km/s）和超磁声速（马赫数约~6），太阳风动压是 0.5-0.8 nPa，随着距离火星越

来越近太阳风流减速并最终在相互作用区绕着火星发生偏转。 

（2）弓激波（Bow Shock，BS） 

弓激波在日下点距离火星中心~1.6 RM（RM 是火星半径），在晨昏线上距离

火星中心~2.6 RM [Edberg et al., 2008; Trotignon et al., 2006]。观测表明弓激波在

MSE 坐标系中具有南北不对称性[Vignes et al., 2002]和晨昏不对称性[Zhang et al., 

1991]。火星弓激波具有足点（foot）、坡面（ramp），和过足点（overshoot）等结

构[Tátrallyay et al., 1997]。 

（2）磁鞘（Magnetosheath） 

磁鞘的厚度与太阳风质子回旋半径同量级，但比来自火星的重离子回旋半径

小[Moses et al., 1988]。在磁鞘中观测到显著的质量加载（mass-loading）效应[Bame 

et al., 1980]，表明火星存在向外延伸的大气层。太阳风流穿过弓激波时被压缩加

热减速，因此磁鞘中的太阳风等离子比上游区域的更热更稠密，表明等离子体热

压起主要作用。 

（3）磁场堆积边界层（Magnetic Pile-up Boundary，MPB） 

在磁鞘下方有一个薄的突变区——磁场堆积边界层，在 MGS 探测任务之前

也被称为 “Magnetopause”[Lundin et al., 1989; Rosenbauer et al., 1989] ， 

“Protonopause” [Sauer et al., 1995]和 “Ion Composition Boundary”[Breus et al., 

1991]。MGS 探测发现火星和太阳风的相互作用类似于彗星而不是地球，于是将

彗星上使用的“磁场堆积边界层”[Mazelle et al., 2004; Neubauer, 1988]应用到火星

上。最近，MEX 探测任务又引入一个新名称——“感应磁场边界层（Induced 

Magnetospheric Boundary，IMB）”。引入原因是 MEX 上没有携带磁场探测仪器

[Lundin et al., 2004]。但又有研究者争论说虽然这个边界层是和太阳风相互作用

感应出来的，但是其物理机制却和磁感应没有关系[Trotignon et al., 2006]。在本
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文，我们使用“磁场堆积边界层”，只强调它是太阳风和非磁化或者弱磁化行星相

互作用产生的边界层之一。 

磁场堆积边界层是太阳风质子过渡到行星等离子体、等离子热压过渡到磁压

的过渡区，具有以下特征[Bertucci et al., 2012]： 

（a）磁场强度急剧增加 2-3 倍； 

（b）磁场扰动急剧下降； 

（c）磁场“悬挂”（draping）急剧增强； 

（d）电子温度下降； 

（e）总电子密度增大； 

（f） 太阳风质子（H
+和 H

++）密度下降。 

（4）磁场堆积区 

磁场堆积区位于磁场堆积边界层下方，是一个静止的强磁场堆积区域，以来

自行星的等离子体（尤其是 O
+和O2

+）为主，也是太阳风动量和能量传输给火星

的主要区域[Dubinin et al., 2006a; Dubinin et al., 2006b]。在日侧，磁场堆积区厚

约几百千米，充满堆积磁场，是阻挡太阳风等离子体的有效障碍物。披挂在日侧

的 IMF 磁场在火星后方延伸形成感应磁尾。感应磁尾由两个极性相反的尾瓣构

成，两个尾瓣被中性电流片分开。中性电流片的方位由上游 IMF 决定，比如 IMF

和火星赤道面平行时，电流片位于子午线上。 

（5）电离层顶（Ionopause） 

在磁场堆积区的底部存在着电离层——冷等离子体（< 1 eV）开始变得重要

的区域（>100 cm
-3）[Nagy and Cravens, 2002]。火星电离层化学物理过程请参见

1.2 节。在本节，我们主要介绍电离层的上边界（同时也是磁场堆积区的下边界）。

这个边界层有两种识别方式。火星CO2和O吸收太阳HeII线产生能量在 21-24 eV

和 27 eV 的光电子，光电子因其具有的典型能量峰值而能够很好地示踪火星电离

层[Frahm et al., 2006b]，因此光电子的边界层——光电子边界层（Photoelectron 

Boundary，PEB）常用来识别电离层的上边界[Lundin et al., 2004]。光电子边界层

和磁场堆积边界层位置有时明显分隔开，有时重合[Dubinin et al., 2008b]。由于

电子能够沿着磁通量管自由传输，光电子边界层也是太阳风电子通量管和电离层

光电子通量管之间的边界层[Frahm et al., 2006a]。 
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在金星上，电离层的上边界叫做电离层顶，被定义为内部电离层等离子体热

压近似等于磁障碍物磁压，磁障碍物磁压近似等于外部太阳风动压的位置[Elphic 

et al., 1980]，在这个位置上，电离层电子密度有一个突变[Nagy and Cravens, 2002]。

MEX 观测发现火星也具有和和金星一样明显的电离层电子密度突降，但出现率

只有 20%[Duru et al., 2009; Gurnett et al., 2010]。观测表明，光电子边界层和电离

层顶有时候重合[Dubinin et al., 2011; Dubinin et al., 2008a; Dubinin et al., 2008b]，

有时候光电子边界层位于电离层顶之上[Frahm et al., 2006a] 。 

1.1.2 火星电离层与金星电离层对比 

表 1.1 火星、金星参数对比表。其中，部分参数还给出了与地球的对比。 

 火星 金星 

 远日点 1.6660 AU 0.728213 AU 

近日点 1.3814 AU 0.718440 AU 

公转周期 779.96 days 583.92 days 

平均轨道速度 24.077 km/s 35.02 km/s 

平均半径 3389.5±0.2 km 

0.5320 Earths 

6051.8±1.0 km 

0.9499 Earths 

质量 6.4185×10
23 

kg 

0.107 Earths 

4.8676×10
24

 kg 

0.815 Earths 

体积 1.6318×10
11

 km
3
 

0.151 Earths 

9.28×10
11

 km
3
 

0.866 Earths 

重力 3.711 m/s² 8.87 m/s² 

逃逸速度 5.027 km/s 10.36 km/s 

自转周期 24h 37m  243.0185 days 

大气成分 95.97% CO2 

1.93% Ar 

1.89% N 

0.146% O 

96.5% CO2 

3.5% N 

0.015% SO2 

0.007% Ar 

 

http://en.wikipedia.org/wiki/Astronomical_unit
http://en.wikipedia.org/wiki/Astronomical_unit
http://en.wikipedia.org/wiki/M/s%C2%B2
http://en.wikipedia.org/wiki/M/s%C2%B2
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火星和金星一样，大气主要成分是 CO2（表 1.1），因此电离层中必然有着相

似的离子化学过程；火星和和金星一样，是弱磁化/非磁化具有大气的行星，因

此电离层中必然有着相似的动力热力学过程；但是火星重力小，因此其大气层及

其电离层向外延伸到太阳风中，而金星重力大，其日侧电离层只有几百千米。 

太阳极紫外辐射是火星和金星电离层最主要的电离源。火星大气主要成分

CO2 受太阳极紫外辐射电离产生CO2
+，但是CO2

+很快和 O（火星大气第二主要成

分，见表 1.1）离解复合产生O2
+，所以火星（主）峰值区域主要离子成分是O2

+，

在≥300 km 高度，O
+离子变得与之接近[Hanson et al., 1977]。在金星上，光电离

产生率峰值高度约 140 km，在那里，CO2 是金星大气主要成分，O 占 10-20%。

原子氧的存在同样很快将CO2
+转化成O2

+。所以在金星上，离子（和电子）的（主）

峰值高度约 140 km，主要离子也是O2
+，在 200 km 附近，O

+离子达到峰值且成

为主要离子[Kumar and Hunten, 1974]。 

金星无内禀磁场，但当太阳风动压很高时，金星电离层中存在着大尺度的水

平感应磁场[Cravens et al., 1997; Luhmann and Cravens, 1991]；即使是在非磁化状

态，金星电离层中也通常存在着小尺度的磁通量管[Russell and Vaisberg, 1983]。

火星全球性内禀磁场很弱（<2× 1011𝑇𝑚3），但具有局部强地壳磁场[Acuña et al., 

1998]，也通常存在着磁通量管[Cloutier et al., 1999]。所以，大多数情况下，金星

和火星等离子体可以在垂直和水平方向自由传输。金星电离层的化学生命周期很

长以至于在约 200 km 以上等离子体输运才开始变得重要。在火星上，光化平衡

到输运开始变得重要的过渡区出现在 180-200 km 之间。 

金星夜晚持续约 58 个地球日（见表 1.1），无太阳辐射，也没有光电离产生

新的电子和离子，电子离子复合应该导致夜间电离层消失。然而，Mariner 5 探

测发现金星具有显著的夜间电离层[Kliore et al., 1967]，之后大量的探测除了证实

金星夜间电离层的存在，还发现其变化性很大。金星夜间电离层的主要维持机制

有两个，一个是跨晨昏线等离子体流[Miller and Whitten, 1991]，一个是沉降粒子

碰撞电离。至于哪个机制起主导作用取决于太阳活动水平和太阳风动压条件

[Cravens et al., 1983; Dobe et al., 1995]。比如，在太阳极大年，跨晨昏线等离子

体流是主要的维持机制。金星夜间电离层变化性很大，因此引入一些名词，比如

“disappearing ionspheres”，“ionospheric holes”，“tail rays”，“troughs”，“plasma 
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clouds”等来描述和解释不同的电离层结构[Brace et al., 1983]。Mars 4 和 5 号以

及 Viking 1 和 2 号使用无线电掩星探测技术发现火星具有短暂的夜间电离层

[Zhang et al., 1990a]。峰值密度变化很大，平均约5 × 103𝑐𝑚−3，峰高约 160 km。

一些间接证据表明火星和金星一样，电子碰撞电离层[Haider et al., 1992]和跨晨

昏线等离子体流可能是夜间电离层的主要维持机制。 

和地球不一样，金星和火星电子温度远高于中性大气，无法用 EUV 辐射解

热和经典热传导来解释[Chen et al., 1978; Cravens et al., 1981]。维持电子温度的

机制主要有两个[Fox and Kliore, 1997]，一个是顶部电离层有专门的能量注入，

一个是热导率降低。但是，目前这两个机制的物理本质尚不清楚。此外，电离层

顶区域的波动[Shapiro et al., 1995]，从磁鞘和磁尾沿着磁力线传输到电离层的太

阳风电子都能将能量注入到电离层[Gan et al., 1990]。 

1.2 本文目的和主要内容 

与金星相比，人类对火星电离层的空间探测还很不足，在 MEX 以前，MGS

飞行器对火星电离层进行了长达七年的无线电掩星探测，才获得 5600 个电子密

度剖面。而且，星-地无线电掩星探测有两个根本的缺陷，第一，受火星-地球-

探测器之间的几何构型限制，掩星技术只能探测太阳天顶角在 45°-135°之间的电

离层区域；第二，掩星技术以电离层球面分层的假设为基础，但很多情况下，特

别是在低纬地区、日出和日落时，火星电离层存在极大的水平梯度，反演得到的

电子浓度存在极大的误差。同样，在这众多的火星探测任务中，穿越火星空间等

离子体各个边界层的次数几乎不足 1000 次[Trotignon et al., 2006]。 

在这样的背景下，欧洲空间局（European Space Agency，ESA）于 2003 年 6

月 2 日向火星发射了第一个空间探测任务——火星快车（Mars Express，MEX）

[Chicarro et al., 2004]，其携带的火星高级探地与电离层探测雷达（Mars Advanced 

Radar for Subsurface and Ionosphere Sounding，MARSIS）与火星空间等离子体和

高能粒子探测仪（Analyser of Space Plasmas and Energetic Ions for Mars Express，

ASPERA-3）能够同时分别对火星电子密度和电子能量进行探测，为研究火星电

离层及其与太阳风的相互作用提供了数据量最大、覆盖率最广、分辨率最高的最

新数据支持[Barabash et al., 2006; Picardi et al., 2004]。 
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本文在第二节详细介绍了 MARSIS 雷达探测技术原理，以期深入详尽地了

解 MARSIS 数据的图形化产物——频高图。紧接着，我们首先给出了一个半自

动度量方法用于从 MARSIS 频高图中获取电离层回波描迹以及当地电子密度，

当地电子密度提供了反演的起始点。然后，我们提出一种新的适用于 MARSIS

频高图的反演方法——经验正交基函数(empirical orthogonal function，EOF)，用

于从度量得到的电离层回波描迹反演出电子浓度剖面。 

在第三节，我们统计分析了第二节获得的当地电子浓度随高度的变化，寻找

到一个最能代表火星电离层顶的密度阈值，据此研究了火星电离层顶对太阳天顶

角的依赖性。 

在第四节，我们介绍了 ELS/ASPERA-3 仪器。基于 ELS 数据，给出了火星

空间等离子体边界层的确定方法，包括弓激波、磁场堆积边界层和光电子边界层，

并且使用圆锥曲线拟合获得了这三个边界层的平均位置和形态。接下来，我们对

电离层顶和光电子边界层是否是同一边界层进行了详尽分析。火星和金星不同，

具有局部的强地壳剩余场，我们以电离层顶和光电子边界层为例，分析了火星地

壳剩余场对相互作用的调制作用。 

最后，在第五节中，我们对本文工作进行总结，并制定了下一步了工作计划。 
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第二节 基于 Mars Express 的火星电离层探测 

2.1 电离层垂直入射探测技术 

2.1.1 A-H 公式推导 

地球电离层处在地磁场之中，成为磁化等离子体。电磁波在磁化等离子体中

的传播规律是利用电磁波对电离层遥测的理论基础，可用 Appleton - Hartree（A - 

H）公式概括[Davies, 1990]。在二十世纪二十年代，很多人推导了电磁波在电离

层这样的介质中传播的复折射指数公式，其中，Edward Appleton 先生的工作最

为人们所熟知[Appleton, 1927]。1931 年，D. R. Hartree 建议将 Lorentz 极化效应

也引入到电波传播理论中[Hartree, 1931]。尽管理论和实验都表明增加这一极化

项并不合理，但电波传播的复折射指数公式还是经常被称为 Appleton - Hartree（A 

- H）公式。本节从波动极化开始再次详细推导这一公式，为后续章节做准备。 

为了推导 A - H 公式，假定波动和介质具有以下特性： 

波动特性：（1）简谐行波；（2）有稳态解；（3）偏振平面波或者称为“特征

波”[Ratcliffe, 1959]。 

介质特性：（1）电中性；（2）电荷分布统计均匀；（3）均匀外磁场；（4）只

考虑电子；（5）电子碰撞和能量无关；（6）不考虑电子热运动，相当于冷等离子

体；（7）自由空间的磁特性。 

考虑介质极化时产生的电荷振荡，复折射指数以 P 和 E 的形式给出 

𝐷 = 𝜀0𝐸 + 𝑃                                                         (2.1) 

其中，𝐷是电位移矢量，P 称为电极化强度矢量。式(2.1)表示介质的各向异性。

在自由空间中，𝐵 = 𝜇0𝐻。 

在欧几里得坐标系（1,2,3）中，假定一束特征波沿 1 轴的正方向传播，将格

林公式和斯托克斯公式应用到积分形式的麦克斯韦方程组中，可得到 

div 𝐷 =
𝜕𝐷1
𝜕𝑥1

+
𝜕𝐷2
𝜕𝑥2

+
𝜕𝐷3
𝜕𝑥3

= 0                                       (2.2a) 

div 𝐵 =
𝜕𝐵1
𝜕𝑥1

+
𝜕𝐵2
𝜕𝑥2

+
𝜕𝐵3
𝜕𝑥3

= 0                                       (2.2b) 

curl 𝐻 =
𝜕𝐷

𝜕𝑡
= 𝜖0

𝜕𝐸

𝜕𝑡
+
𝜕𝑃

𝜕𝑡
                                              (2.2c) 
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curl 𝐸 = −
𝜕𝐵

𝜕𝑡
                                                                     (2.2d) 

   假定同时具有特性（1），（2）和（3）的特征波只沿 1-轴的正方向传播，则波

动分量随时间按𝑒𝑥𝑝(+𝑖𝜔𝑡)变化，随空间按𝑒𝑥𝑝(−𝑖𝑘𝑥1)变化，并且沿 2-和 3-轴没

有变化。 

沿正 1-轴传播的平面波可以表示为 

𝐸 = 𝐸0 𝑐𝑜𝑠(𝜔𝑡 − 𝑘𝑥1)                                             (2.3𝑎) 

或者 

𝐸 = 𝐸0 𝑒𝑥𝑝 𝑖  (𝜔𝑡 − 𝑘𝑥2)                                           (2.3𝑏) 

既然电波的电矢量和磁矢量都不沿 2-轴和 3-轴变化，根据公式（2.3b）可得 

𝜕

𝜕𝑥1
= 𝑖𝑘                                                             (2.4𝑎) 

𝜕

𝜕𝑥2
=

𝜕

𝜕𝑥3
= 0                                                  (2.4b) 

𝜕

𝜕𝑡
= 𝑖𝜔                                                               (2.4c) 

𝜕2

𝜕𝑡2
= −𝜔2                                                        (2.4d) 

将式(2.4)带入式(2.2a)和式(2.2b)，得到 

𝐷1 = 𝜖0𝐸1 + 𝑃1＝0                                                  (2.5a) 

𝐵1 = 𝜇0𝐻1＝0                                                          (2.5b) 

公式（2.5a）表示 D 没有相传播方向的分量。但是𝑃1和𝐸1并不一定为零，这

意味着𝑃和𝐸也许有沿 1-轴的分量。而且，既然向量𝑃是对电子偏离其平均位置的

度量，由于电子处于不断运动中，沿传播方向的分量应该不为零，也就是说向量

𝑃也应该不为零。公式（2.5b）表示向量𝐵和𝐻都垂直于传播方向。 

将式（2.4）代入旋度方程式（2.2c）和（2.2d），得到 

−
𝜕𝐻3
𝜕𝑥1

= −𝑖𝑘𝐻3 = 𝑖𝜔(𝜖0𝐸2 + 𝑃2)                                   (2.6a) 

𝜕𝐸3
𝜕𝑥1

= 𝑖𝑘𝐸3 = −𝜇0𝑖𝜔𝐻2                                                (2.6b) 

𝜕𝐻2
𝜕𝑥1

= 𝑖𝑘𝐻2 = 𝑖𝜔(𝜖0𝐸3 + 𝑃3)                                       (2.6c) 

𝜕𝐸2
𝜕𝑥1

= 𝑖𝑘𝐸2 = −𝜇0𝑖𝜔𝐻3                                                (2.6d) 

也就是 



 

11 

 

𝜖0𝐸2 + 𝑃2 = −
𝑘

𝜔
𝐻3 = 𝐷2                                          (2.7a) 

𝜖0𝐸3 + 𝑃3 = −
𝑘

𝜔
𝐻2 = 𝐷3                                          (2.7b) 

𝑘𝐸3 = 𝜇0𝜔𝐻2                                                      (2.7c) 

−𝑘𝐸2 = 𝜇0𝜔𝐻3                                                     (2.7d) 

从（2.7a）和（2.7d）消去𝐻3，得到 

𝜖0𝐸2 + 𝑃2 = −
𝑘

𝜔
(−

𝑘𝐸2
𝜇0𝜔

) =
𝑘2

𝜔2𝜇0
𝐸2                       (2.8a) 

或者 

1 +
1

𝜖0

𝑃2
𝐸2
= (

1

𝜇0𝜖0
) (
𝑘

𝜔
)
2

= (
𝑐𝑘

𝜔
)
2

                            (2.8b) 

从𝑘、𝜔和𝑛的定义，有 

𝑛 =
𝑐𝑘

𝜔
                                                            (2.9) 

因此， 

𝑛2 = 1 +
1

𝜖0

𝑃2
𝐸2
                                                (2.10𝑎) 

同样地， 

𝑛2 = 1 +
1

𝜖0

𝑃3
𝐸3
                                                (2.10𝑏) 

从这些公式，得到 

𝐸2
𝐸3
=
𝑃2
𝑃3
                                                          (2.11) 

再从（2.7）得到波极化𝑅 

−
𝐻2
𝐻3

=
𝐸3
𝐸2
=
𝑃3
𝑃2
= 𝑅                                         (2.12) 

接下来，我们考虑电子在这样一种条件下的运动：波动电场𝐸、外加磁场𝐵0，

电子和中性分子间的碰撞频率为𝜈，并且忽略离子的影响。电子将受到以下作用

力：电场力𝑒𝐸，电子在外加磁场𝐵0以速度𝑣运动产生的磁场力𝑒𝑣 × 𝐵0，由于碰撞

导致动量损失的平均作用力𝑚𝜈𝑣，电子在波动磁场中受到的作用力，它相当于𝑣 𝑐⁄

倍电场力(𝑒𝐸)的大小，可以忽略不计。如果波动在欧几里得坐标系（1,2,3）中沿

着 1-轴正方向传播，外加磁场𝐵0位于 2-3 平面并和波动方向呈𝜃角，那么电子在

波动电场和外加磁场下的运动方程为： 
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𝑚
𝜕2𝑥1
𝜕𝑡2

= 𝑒𝐸1 − 𝑒
𝜕𝑥3
𝜕𝑡

𝐵𝑇 −𝑚𝜈
𝜕𝑥1
𝜕𝑡
                                 (2.13a) 

𝑚
𝜕2𝑥2
𝜕𝑡2

= 𝑒𝐸2 + 𝑒
𝜕𝑥3
𝜕𝑡

𝐵𝐿 −𝑚𝜈
𝜕𝑥2
𝜕𝑡
                                 (2.13b) 

𝑚
𝜕2𝑥3
𝜕𝑡2

= 𝑒𝐸3 + 𝑒
𝜕𝑥1
𝜕𝑡

𝐵𝑇 − 𝑒
𝜕𝑥2
𝜕𝑡

𝐵𝐿 −𝑚𝜈
𝜕𝑥3
𝜕𝑡
             (2.13c) 

考虑到算子转换 

（1） 两边乘以𝑒𝑁𝑒，其中𝑁𝑒是电子数密度； 

（2） 用𝑖𝜔𝑥1代替
𝜕𝑥1

𝜕𝑡
，用−𝜔2𝑥1代替

𝜕2𝑥1

𝜕𝑡2
，等等； 

（3） 令𝑃1 = 𝑁𝑒𝑒𝑥1，等等。 

方程（2.13）变形为 

𝜖0𝑋𝐸1 = −𝑃1 + 𝑖𝑃1𝑍 + 𝑖𝑃3𝑌𝑇                                         (2.14a) 

𝜖0𝑋𝐸2 = −𝑃2 + 𝑖𝑃2𝑍 − 𝑖𝑃3𝑌𝐿                                         (2.14b) 

𝜖0𝑋𝐸3 = −𝑃3 + 𝑖𝑃3𝑍 − 𝑖𝑃1𝑌𝑇 + 𝑖𝑃2𝑌𝐿                           (2.14c) 

其 中 ， 𝑋 = 𝜔𝑝
2 𝜔2⁄ = 𝑒2𝑁𝑒/𝜀0𝑚𝜔

2 ， 𝑌𝐿 = 𝜔𝑝 𝜔𝐵,𝐿⁄ = 𝑒𝐵𝐿/ 𝑚𝜔 ，  𝑌𝑇 =

𝜔𝑝 𝜔𝐵,𝑇⁄ =  𝑒𝐵𝑇/ 𝑚𝜔以及𝑍 = 𝜐/𝜔，下标 T 和 L 分别代表外加磁场相对于相传播

方向的垂直和平行分量。 

用 X，Y 和 Z 代替极化公式（2.12）中的𝑃2/𝐸2或者𝑃3/𝐸3 

从式（2.5a）得到 

𝜖0𝑋𝐸1 = −𝑋𝑃1                                                   (2.15) 

代入到（2.14a），得到 

𝑃1
𝑃3
=

𝑖𝑌𝑇
1 − 𝑋 − 𝑖𝑍

                                                   (2.16) 

从式（2.12）得到𝑃2𝐸3 = 𝑃3𝐸2。那么将式(2.14b)和(2.14c)两端分别与P3和P2

相乘，再相减，可得到 

𝑃3
2𝑌𝐿 = 𝑃1𝑃2𝑌𝑇 − 𝑃2

2𝑌𝐿                                             (2.17) 

由式（2.12）可知𝑅 = 𝑃3/𝑃2，代入（2.16）和式（2.17），可得到关于 R 的

表达式 

𝑌𝐿𝑅
2 −

𝑖𝑌𝑇
2

1 − 𝑋 − 𝑖𝑍
𝑅 + 𝑌𝐿 = 0                                       (2.18) 

式（2.18）的两个解是 
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𝑅 =
𝑖

2𝑌𝐿
{

𝑌𝑇
2

1 − 𝑋 − 𝑖𝑍
∓ √

𝑌𝑇
4

(1 − 𝑋 − 𝑖𝑍)2
+ 4𝑌𝐿

2}                     (2.19) 

对于高频波，Z 很小，可以忽略它的影响，上式可进一步简化为 

𝑅 =
𝑖

2𝑌𝐿
{
𝑌𝑇
2

1 − 𝑋
∓ √

𝑌𝑇
4

(1 − 𝑋)2
+ 4𝑌𝐿

2}                              (2.20) 

式（2.20）表明在磁化等离子体中，有且仅有两种波模可以传播。 

由式（2.14b）得到 

−
𝑃2
𝜖0𝐸2

=
𝑋

1 − 𝑖𝑍 + 𝑖𝑌𝐿𝑅
                                            (2.21) 

将式（2.21）代入到式（2.10a），得到最终的 A-H 公式 

𝑛2 = 1 −
𝑋

1 − iZ −
𝑌𝑇
2

2(1 − X − iZ)2
±√

𝑌𝑇
4

4(1 − X − iZ)2
+ 𝑌𝐿

2

           (2.22) 

若碰撞频率可以忽略，则 Z=0，折射指数的实部𝜇1可表示为 

𝜇2 = 1 −
2𝑋(1 − X)

2(1 − X) − 𝑌𝑇
2 ±√𝑌𝑇

4 + 4(1 − X)2𝑌𝐿
2
                      (2.23) 

我们继续推导一些基本的公式，为后续章节应用做准备。令式（2.23）中的

𝜇 = 0，求解𝑋得到 

当取“+”时， 𝑋 = 1   或者 𝑓2 = 𝑓𝑝
2                            (2.24a) 

当取“ - ”时，𝑋 = 1 − 𝑌 或者 𝑓2 = 𝑓𝑝
2 − 𝑓𝑓𝐵                     (2.24b) 

或者，     𝑋 = 1 + 𝑌 或者 𝑓2 = 𝑓𝑝
2 + 𝑓𝑓𝐵                      (2.24c) 

由式(2.24a)可知，有一种磁化波的传播就像在无磁化等离子体中传播一样，

这种波称为寻常波模或 O 波，其他波模则被称为非常波模或者 X 波。由式(2.24b)

与 (2.24c)可知，X 波依赖于外加磁场的强度而与其方向无关。对于频率高于磁

回旋频率（𝑓𝐵）的 X 波，反射条件由𝑋 = 1 − 𝑌给定；对于频率低于𝑓𝐵（所以 Y>1）

的 X 波，反射条件由𝑋 = 1 + 𝑌给定。 

式（2.24）说明，由于地磁场的存在，从地面雷达发射的无线电波进入电离

层后将分裂为两个不同的特征波模传播。根据 Snell 定律，若雷达垂直向电离层

                                                        
1
 本文符号𝜇表示折射指数的实部，而不是磁导率 
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发射无线电波，则电波在水平分层的电离层中传播方向也是垂直的。但是实际电

离层是各向异性的，这意味着射线方向一般会发生偏离，发射发生在垂直方向的

某一水平距离之外。 

2.1.2 火星电离层对电波的反射 

考虑到火星磁场很弱以至于可以忽略，因此 A-H 公式中外加磁场和碰撞的

作用可忽略不计，折射指数变为 

𝜇2 = 1 − 𝑋 = 1 − (
𝑓𝑝

𝑓
)

2

= 1 − 𝑘
𝑁𝑒
𝑓2
                                  (2.25) 

其中，f 的单位是周期每秒，等离子体频率 fp 

𝑓𝑝 =
𝜔𝑝

2𝜋
= √

𝑁𝑒𝑒2

4𝜋2𝑚𝜀0
=  8.89√𝑁𝑒                                     (2.26) 

正比于电子密度𝑁𝑒的均方根。 

根据式（2.25），显然，折射指数的平方根一定小于或等于 1。考虑波的传播，

则折射指数介于 0 和 1 之间。而且，对于一定频率的无线电波，折射指数随电子

浓度的增大减小；对于给定的电子浓度，折射效应随频率的增加而降低，但和波

的幅度无关。 

 

图 2.1 色散曲线（无磁场、无碰撞） 

𝜇随 X 变化的曲线通常称为色散曲线，图 2.1 是最简单的一种情况。向水平

分层的电离层垂直发射一个无线电脉冲，当电波在电离层底部（𝑁𝑒 = 0）传播时，
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𝜇等于 1；电波进入到电离层后，随高度增加，如果各分层内的电子密度不断增

大，则折射指数不断减小。如果电子浓度足够大，𝜇将等于 0。根据 Snell 折射定

律， 

𝜇sin𝜑 =  𝜇0sin𝜑0                                         (2.27a) 

在电离层外，𝜇0 = 1，则  

𝜇𝑠𝑖𝑛𝜑 =  𝑠𝑖𝑛𝜑0                                            (2.27b) 

其中，𝜑表示波传播方向和电离层垂直方向的夹角。只有𝜇大于或等于𝑠𝑖𝑛𝜑0

时，上式才能成立。当𝜇减小到𝜇 =  𝑠𝑖𝑛𝜑0时，即𝜑 = 𝜋/2时，电波发生全反射。

对于垂直入射到电离层的电波，𝜑0 = 0，𝜇 = 0时发生全反射，也就是说，电波

从等离子体频率等于波频率的高度上反射回来。 

根据雷达发射波的频率，从而实现对电离层等离子体频率的探测。同时，利

用反射回波所用的时延，再确定相应的探测高度。这就是利用垂直探测技术获取

电离层信息的基本原理。 

2.1.3 垂测仪和频高图 

电离层垂测仪是电离层探测常用的设备。垂测仪的发射机和接收机放在一起，

发射机垂直地向电离层发射一串频率递增的无线电脉冲，因为电离层电子密度随

高度变化，不同频率的入射电波会在不同高度上反射回来，如 2.1.2 节所述。假

设电波以光速 c 传播，根据测量的反射回波时延得到的高度称为虚高。将虚高作

为频率的函数记录下来进行图形化显示就是所谓的频高图。由频高图反演可得到

电子浓度随高度的变化方程。 

因为群速度𝑣𝑔 = (𝜕𝑘/𝜕𝜔)−1，且𝑘 = 2𝜋/𝜆 = 𝜔𝜇/𝑐，则有 

1

𝑣𝑔
=
𝜕𝑘

𝜕𝜔
=
𝜕 (
𝜔𝜇
𝑐 )

𝜕𝜔
=
1

𝑐

𝜕(𝜔𝜇)

𝜕𝜔
=
𝜇′

𝑐
                                (2.28) 

其中， 𝜇′是群折射指数，定义为 

𝜇′ =
𝜕(𝜔𝜇)

𝜕𝜔
= 𝜇 + 𝜔

𝜕𝜇

𝜕𝜔
                                            (2.29) 

于是，反射回波时延 

𝑡𝑑 = 2∫
𝑑ℎ

𝑣𝑔

ℎ𝑟

0
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=
2

𝑐
∫  𝜇′(𝑓𝑝, 𝑓, 𝑓𝐵 , 𝜃, 𝜈)𝑑ℎ 
ℎ𝑟

0

                     (2.30) 

假定在上式给出的时间中电波以光速 c 传播，则电波反射高度为 

ℎ′(𝑓) =
𝑐𝑡

2
= ∫ 𝜇′(𝑓𝑝, 𝑓, 𝑓𝐵, 𝜃, 𝜈)𝑑ℎ

ℎ𝑟

0

                              (2.31) 

其中，𝜇′是群折射指数，它一般是等离子体频率𝑓𝑝、工作频率𝑓，电子磁回

旋频率𝑓𝐵，电波传播方向与磁场的夹角𝜃以及电子同中性粒子的碰撞频率𝜈的函数。

ℎ′为反射虚高，积分上限ℎ𝑟是频率为 f 的电波反射高度，h 是𝑓𝑝对应的电离层高

度，由电子浓度剖面给出。 

电子浓度剖面的确定要求反演积分方程（2.31）得到高度方程ℎ = ℎ(𝑓𝑝)。 

2.2 基于 MARSIS 仪器的火星电离层探测 

2.2.1 火星快车 

表 2.1 MEX 极轨参数表 

参数名称 参数值 

近火点 

远火点 

周期 

轨道倾角 

250 km 

10142 km 

6.75 hr 

86.6º 

 

图 2.2 火星快车在轨示意图。图片来自 ESA。 
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火星快车（Mars Express，MEX）是欧洲空间局（European Space Agency，

ESA）的第一个火星探测任务（图 2.2）。2003 年 6 月 2 日，MEX 在哈萨克斯坦

的拜克努尔基地由俄罗斯的 Soyuz 火箭成功发射，经过 7 个月的巡游，于 2003

年 12 月 25 日顺利到达火星，并且很快建立起一个高离心率椭圆极轨[Chicarro et 

al., 2004]。极轨参数如表 1 所示。2003 年 11 月 19 日，MEX 向火星地面释放 Beagle 

2 登陆器，但不幸的是，Beagle 2 释放后随即失去了联系，ESA 不得不宣布登陆

器丢失[Pullan et al., 2004]。火星快车携带了 7 个仪器，如图 2.3 所示，它们分别

是 

 

图 2.3 火星快车有效载荷示意图。图片来自 ESA。 

（1）高分辨率立体照相机（High Resolution Stereo Camera（HRSC））可对

火星地表拍摄分辨率高达 2m/像素的立体彩像，为现在和将来的登陆器着陆提供

支持[Neukum and Jaumann, 2004]。 

（2）可见和红外线光谱仪（Observatoire pour la Minéralogie, l’Eau, les Glaces 

et l’Activité（OMEGA），英文：Visible/IR Mineralogical Mapping Spectrometer）

通过分析太阳光漫射和地表热辐射研究火星地表矿物和分子成分以及火星大气

成分[Bibring et al., 2004]。它在 1500 km 到 4000 km 高度的分辨率是 2-5 km，在

特定区域的分辨率高达<350 m。 

（3）火星高级对地和电离层探测雷达(Mars Advanced Radar for Subsurface 

and Ionosphere Sounding, MARSIS)，主要探测从火星表面往下直至几千米的 3 维
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结构以及获取全球覆盖的高分辨率火星电离层电子浓度剖面（日间和夜间）

[Picardi et al., 2004]。 

（4）傅里叶分光计（Planetary Fourier Spectrometer for Mars Express（PFS））

用于测定火星大气成分、大气循环、地表矿物以及地表和大气的耦合[Formisano 

et al., 2004]。 

（5）紫外和红外大气光谱仪（Studying the Global Structure and Composition 

of the Martian Atmosphere（SPICAM））由紫外线探测器和红外线探测器构成

[Bertaux et al., 2004]。前者主要探测臭氧及其与 H2O 的耦合，气溶胶，大气垂直

温度剖面和电离层。后者则用于探测水的丰度以及水和气溶胶的垂直剖面。 

（6）空间等离子体和能量离子探测仪（Analyser of Space Plasmas and 

Energetic Ions for Mars Express（ASPERA-3））主要用于研究火星大气和太阳风的

相互作用，火星近地空间的等离子体和中性大气环境[Barabash et al., 2006]。 

（7）火星无线电科学仪器(Mars Express Orbiter Radio Science , MaRS)主要用

于获取火星中性大气密度、压强和温度剖面，电离层电子浓度剖面，重力异常以

及探测太阳或火星相互作用产生的日晕[Pätzold et al., 2004]。 

在本文，我们着重分析研究 MARSIS 和 ASPERA-3 仪器数据。 

2.2.2 MARSIS 仪器简介 

 

图 2.4 2005 年夏季 6 月 17 日 MARSIS 展开天线，开始进行人类第一次对火星大

气、地表和亚表层的顶部雷达探测。图片来自 ESA。 

自 1972 年阿波罗 17 月球探测器以来[Porcello et al., 1974]，搭载在欧洲空间

局火星快车上的火星高级对地和电离层探测雷达（MARSIS）是首个空基雷达探
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测器，示意图见图 2.4。MARSIS 的主要探测目标是绘制火星上层地壳液态水和

固态水的分布地图。雷达探测还有三个次级目标[Picardi et al., 2004]：火星地下

地质探测，表面构造探测和电离层雷达探测，其中，电离层探测获得的全球电子

浓度剖面为研究太阳和太阳风对电离层的影响提供了大量数据。在本文，我们着

重对 MARSIS 顶部电离层探测进行分析研究。 

MARSIS 雷达由主偶极子天线和二级单极子天线构成。偶极子天线由两个

20 m 长的共轴部分组成，主要用于发射无线电脉冲和接收回波。单极子天线长 7 

m，只用于接收地面散射回波[Chicarro et al., 2004]。天线在地面探测模式中通过

阻抗匹配电路（impedance matching network）和发射/接收（transmit/receive）开

关连接，在电离层探测模式中直接和开关连接[Jordan et al., 2009]。由于在电离

层探测模式中天线直接和开关连接，天线偶极共振导致发射功率在 3.5 MHz 处有

一个峰值，往低频下降，在 100 kHz 处下降到最低[Jordan et al., 2009]。天线和

发射系统输出阻抗之间共振导致发射功率在 2.5 MHz 处有一个下降[Jordan et al., 

2009]。发射脉冲时，发射/接收开关连接到天线发射器，同时保护接收器不受高

电压破坏。接收回波时，发射器同天线断开连接后和前置放大器连接。前置放大

器中的频率整形用于在频率低于 1 MHz 时补充发射功率。 

 

图 2.5 MARSIS 仪器功能模块示意图[Jordan et al., 2009]。除天线外，MARSIS 仪

器由探测通道（sounder channel）、地面消除通道（surface cancellation channel）、

处理器（processor）和控制子系统（power and control subsystem）构成。 
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除天线之外，MARSIS 由 4 部分构成[Jordan et al., 2009]，如图 2.5 所示。这

4部分分别是（1）探测通道（sounder channel）。包括信号产生器（signal generator）、

发射器（transmitter）和接收器（receiver）。（2）地面消除通道（surface cancellation 

channel）。包括单极子天线（monopole antenna）和转换器（converter）。（3）处

理器（processor）。（4）控制子系统（power and control subsystem），用来控制所

有的探测功能。控制器通过选择恰当的频率、脉冲持续时间和频率扫描率进行地

下和电离层探测。控制器还能通过设置探测器使其以单频、双频或者杂波对消模

式运行。 

从 2008 年 6 月开始，MARSIS 顶部电离层探测数据在 ESA Planetary Science 

Archive（PSA）上公开，供全球的研究者获取使用。 

2.2.3 MARSIS 主动电离层探测模式 

在某些轨道上，当 MEX 在 1200 km 以下运行时 MARSIS 进行主动电离层探

测（Active Ionospheric Sounding，AIS），包括日间和夜间。也就是说，MARSIS

以近地点为中心采集火星顶部电离层数据，如图 2.6 所示。MARSIS 电离层穿越

需要 35 min，可采集大约 280 张频高图。 

 

图 2.6 火星快车轨道示意图。MARSIS 在近地点附近采集数据，在远地点将数据

发送回地球[Duru, 2006]。 

MARSIS主动电离层探测的一个基本扫频如图 2.7所示。MARSIS在 0.1 MHz

（𝑓𝑚𝑖𝑛）到 5.5 MHz（𝑓𝑚𝑎𝑥）的频率范围内，由低到高依次发射 160 个正弦波脉

冲进行扫描。每个扫描频率的保压时间（dwell time）8 ms，相当于脉冲重复率
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（pulse repetition rate）125 pulses/s。对每个扫描频率，频率步长10.937 kHz，

相当于脉冲持续时间91.43 μs。天线先发出一个持续时间91.43 μs的正弦脉冲，

之后有一个 162.5 𝜇𝑠的死区时间（dead time）用于保护接收器不被强脉冲破坏，

紧接着，天线开始用 80 个等时间窗口探测回波，每个时间窗口也持续 91.43 μs。

这 80 个时间窗口是由电离层探测高度 1200km 决定的。再之后还有一个死区时

间 278 μs。这个过程共需 7.846 ms。160 个发射频率共需要 1.255 s。在开始第二

次扫频前，仪器静止大约有5 × 1.255s，也就是说得到一帧火星顶部频高图数据

需要 1.255 s 或者 7.53 s 的时间[Morgan et al., 2013]。在每一个基本扫频中，将反

射回波强度作为频率和时延的函数进行图形化显示就得到我们所见到的

MARSIS 频高图。 

 

图 2.7 MARSIS 的基本扫频[Gurnett, 1999]。在每个扫频中，MARSIS 在𝑓𝑚𝑖𝑛到𝑓𝑚𝑎𝑥

之间发射 160 个扫描频率，需时𝛥𝑡，在下一个扫频开始前仪器大约静止5𝛥𝑡，其

中，每个扫描频率需时𝛥𝑡𝑖。𝛥𝑡𝑖包括脉冲发射时间 91.43 μs、一个死区时间 162.5 

𝜇𝑠、80 个时间窗共 80×91.43 μs和最后一个死区时间 278 μs。 

注意，从 0.1 MHz 到 5.5 MHz 间有 5.4 MHz 的频率间隔，这个频率间隔可

以分成 495 个 10.9 kHz 的小频率间隔。在这 495 个频率内选择等频率间隔的 160
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个频率（∆𝑓/𝑓 = 2%）进行扫描[Morgan et al., 2013]。为了避免受到飞行器电子

器件的严重干扰，有些扫描频率由临近频率代替。 

电离层雷达探测的基本技术原理是发射机垂直地发射一串无线电脉冲进入

电离层，然后测量反射回波到达接收机的时间延迟。假设火星电离层垂直分层，

MARSIS 发射机垂直向发射一个频率为𝑓的无线电脉冲，该电波会在电波频率和

等离子体频率相等的高度上反射回来。等离子体频率由式（2.26）确定。反射过

程如图 2.8 上图所示。图 2.8 上图是一个典型的火星顶部电离层垂直等离子体频

率剖面。𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)是电离层最大等离子体频率，即临界频率。只有频率小于

𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)的电波能够被电离层反射回来。𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)的典型值从几百Hz（火星夜间）

到大约 4 MHz（火星日间）[Picardi et al., 2004]。电波信号往返的时延受群速度𝑣𝑔

控制。因为火星磁场很弱以至于可以忽略，折射指数𝜇′由式（2.25）确定，根据

式（2.28）和式（2.29）知道 

𝜇′ =
1

√1 − (𝑓𝑝 𝑓⁄ )
2
  

所以群速度 

𝑣𝑔 = 𝑐√1 − (𝑓𝑝 𝑓⁄ )
2
  

于是，时延的计算公式为 

𝑡𝑑 = 2∫
𝑑𝑧

√1 − (𝑓𝑝 𝑓⁄ )
2

𝑧𝑟

0

 

其中，𝑧𝑟是电波反射高度，𝑓𝑝是高度𝑧处的等离子体频率。将时延𝑡𝑑作为频率𝑓的

函数记录下来，通过反演上述方程得到等离子体频率，就得到了电子浓度作为自

变量的高度方程。但这种顶部雷达探测技术只能得到𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)所在高度之上的火

星顶部电离层的信息，因为没有电波从火星底部电离层反射回来。要得𝑡𝑑 − 𝑓函

数，发射频率需处在从飞行器所在位置（当地）电子等离子体频率𝑓𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)和电

离层最大频率𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)的频率范围内。在每个无线电波脉冲发射后，反射回波强

度作为时延𝑡𝑑和频率𝑓的函数被记录下来，进行图形化显示就得到了频高图。 
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图 2.8 上图是雷达探测电波反射过程和火星顶部电离层垂直等离子体频率剖面。

火星电子等离子体频率𝑓𝑝是高度𝑧的函数。下图是火星顶部频高图概图。纵轴表

示电波往返的时间延迟。当地等离子体频率𝑓𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)处的垂直“钉”状是由雷达信

号激发的电子等离子体震荡导致。在𝑓𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)到电离层最大频率𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)的频率

范围内可观测到电离层回波信号。频率大于𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)的电波穿透火星电离层被地

面反射，形成地面回波。电离层回波和地面回波在𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)交汇，形成“尖端（cusp）”

结构。图片来源[Gurnett et al., 2005]。 

图 2.8 下图是典型火星顶部频高图概图。从最低频率开始，第一个是当地等

离子体频率𝑓𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)处的垂直“钉”状，它是由雷达信号激发的当地电子等离子体

震荡导致的。这些震荡阻尼很小消散很慢，在频高图中表现为时延很长的回波。

根据式（2.26），由垂直“钉”状对应的当地等离子体频率可以计算出当地电子密

度𝑁𝑒(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)。继续往左，在频率大于垂直“钉”状时出现了从电离层垂直反射回来

的电离层回波，该回波随电波频率增加，时延越来越长，并在𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)形成一个
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尖端（cusp）结构。根据上文时延计算公式，当发射频率𝑓非常接近𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)时，

𝑓𝑝/𝑓趋近于 0，群速度很小导致时延很长，就在频高图上形成了所见到的尖端结

构。当电波频率超过临界频率𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)时，电波将穿透电离层并从火星地表反射

回来，形成地面回波。地面回波用于探测火星地表以及地表以下的结构。 

2.2.4 典型 MARSIS 频高图 

图 2.9 是一张典型的 MARSIS 频高图。x-轴表示发射频率，左侧 y-轴表示电

波往返时延，右侧 y-轴表示虚高。虚高是假设电波以光速传播计算得到的，没有

经过色散修正。彩色像素点颜色表示反射电波强度。图中共有四种回波，它们分

别是电离层回波，当地等离子体频率的谐波，斜射回波和电子回旋回波。 

 

图 2.9 典型 MARSIS AIS 频高图。回波幅度（彩色像素点）是发射频率（x-轴）

和时延（左纵轴）或者虚高（右纵轴）的函数。频高图左侧一条一条的垂直亮纹

表示当地等离子体频率的谐波，由雷达信号激发的当地电子等离子体震荡导致。

通过测量这些谐波的频率间隔可确定当地等离子体频率𝑓𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)。随电波频率增

加时延越来越长的回波是电离层回波，当电波频率非常接近临界频率𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)时，
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电离层回波形成一个尖端结构（cusp）。由这个尖端结构可确定临界频率。当电

波频率超过电离层临界频率时，电波穿透电离层被火星地面反射回来，形成地面

回波。有时，在电离层回波下方还会出现斜射回波。另外一种比较特殊的回波是

电子回旋回波。电离层中的部分电子会被雷达发射的脉冲加速，在火星磁场的作

用下做回旋运动，因此这些回波出现的周期正是电子的回旋运动周期。 

2.2.4.1 电离层回波 

随电波频率增加时延越来越长的回波是电离层回波，电离层回波是 MARSIS

主动电离层探测最重要的产物。2.2.3 节已给出关于此回波产生机制的详细解释，

此不赘述。 

2.2.4.2 当地等离子体频率的谐波 

在进行电离层主动探测时，MARSIS 在 0.1 MHz 到 5.5 MHz 的频率范围内发

射一串无线电脉冲。发射脉冲总是精确地调频到既定的发射频率，以方波形式发

射。方波产生的旁瓣，频率间隔相等（1/91.4 μs = 10.9 kHz），作用距离远。

当等离子体频率恰好低于发射频率时，旁瓣能够将能量注入到当地电子等离子体

震荡中。发射电波信号很强（400 V），远远大于天线敏感电压（<10 mV），其

激发的电子等离子体震荡信号被接收器接收到。由于震荡幅度大于接收器可接收

范围，信号被“修剪”成整数倍于当地等离子体频率的谐波[Morgan et al., 2013]。

这些谐波在频高图左上侧表现为一条条的等频率间隔的垂直亮纹，如图 2.9所示，

通过测量这些谐波的频率间隔可确定当地等离子体频率𝑓𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)，进而可确定当

地电子密度𝑁𝑒(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)。通常，我们使用左侧第一条垂直亮纹确定当地等离子体

频率𝑓𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)，但当 MEX 运行到高高度时，当地等离子体频率低于接收器的截

断频率（100 kHz），接收器无法观测到当地等离子体频率的基波，此时，可以

通过计算谐波频率间隔的方法获得当地等离子体频率 [Gurnett et al., 2008; 

Gurnett et al., 2005; Morgan et al., 2013]。 

2.2.4.3 斜射回波 
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电离层斜反射回波与垂直回波相似，在频高图度量中非常容易导致程序错认。

导致谐波出现的原因很多，比如电离层中的波动或者截断面产生大的电子密度水

平梯度可以使垂直电波发生反射，再比如一些电子密度大的团块结构可以使电波

发生反射[Duru et al., 2006]。 

2.2.4.4 电子回旋回波 

频高图中还有一种比较特殊的回波——电子回旋回波。电子回旋回波在频高

图中表现为一系列时间间隔相等的水平条纹，如图 2.9 所示。MARSIS 发射的无

线电脉冲电压很高（400 V），电离层中电子受到发射脉冲激发加速，在火星磁场

作用下做回旋运动，周期性地回到天线附近在接收器中产生了一系列短带宽脉冲

[Gurnett et al., 2008]。产生机制如图 2.10 所示。电子回旋回波持续时间和发射脉

冲持续时间近似相等，约91.4 μs。不依赖于磁场强度。因为典型电子回旋半径（约

400 m）远低于磁场典型尺度（几百 km），所以加速方向不一样的电子回到天线

的时间几乎相等，于是产生相干效应，导致回波带宽较宽。 

虽然 MEX 飞行器没有携带磁力计，但是电子回旋回波提供了新的潜在的度

量当地磁场强度的方法。通过度量这些回波间的时延，磁场强度可以精确确定，

精度在 1-3%[Gurnett et al., 2008]。 

 

图 2.10 电子回旋回波产生机制[Gurnett et al., 2008]。中间空心小圈表示偶极子天

线。天线每发射一个脉冲，附近电子被高电场加速（400 V/m），在磁场作用下做

回旋运动，周期性地回到天线附近在接收器中产生了一系列短带宽脉冲。 
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2.3 MARSIS 频高图的度量 

2.3.1 频高图度量方法 

20 世纪 70 年代末以来，随着电离层数字测高仪的应用以及微机、信号处理

和图像识别技术的发展，频高图的自动度量方法也逐渐发展起来。目前常用的度

量方法有美国开发的 ARTIST 软件系列，意大利开发的 AUTOSCALA 软件，澳

大利亚开发的 SMARTIS 软件和中国科学院地质与地球物理研究所开发的 CADI

软件。 

ARTIST(Automatic Real Time IonogramScaler with True Height)是美国 Lowell

大学大气研究中心 (University of Lowell, Center for Atmospheric Research, 

UMLCAR)研制的一系列用于 Digisonde 频高图的自动度量与反演方法。该方法

将图像识别和模式（抛物线和切比雪夫多项式）拟合技术结合起来自动获取频高

图各层描迹及其电子浓度剖面[Reinisch and Xueqin, 1982; 1983; Xueqin and 

Reinisch, 1982]。 

AUTOSCALA 是意大利国立地球物理与火山研究所(IstitutoNazionale di 

Geofisica e Vulcanologia, INGV)开发的用于 AIS 电离层测高仪的频高图度量软件。

该方法基于图像识别技术，且不需要信号极化信息，主要用于从频高图中获取

foF2、MUF(3000)F2、M(3000)F2、foF1、h′Es,和 ftEs 等地球电离层参数和底部

电离层电子密度剖面。对于地球电离层的 F2 层，该软件将频高图看成二值化的

二维图像，用具有 F2 层描迹典型特征的曲线在频高图上移动并作相关分析，初

步确定最相关的 F2 层描迹曲线，再在该曲线附近一定区域内寻找幅度最大的像

素点，对幅度最大像素点作最小二乘拟合得到最终的 F2 层描迹。 

SMARTIST 软件是澳大利亚电离层预报服务中心（IPS）无线电波与空间服

务组研制的用于 IPS 数字侧高仪的频高图度量软件[Fox and Blundell, 1989]。该软

件基于约束外推法(Seeding with Constrained Extrapolation)。约束外推法根据频高

图各层的不同特点(如 F2 尖端部分描迹逐渐上升等)进行二次多项式拟合获取各

层描迹，再使用图像识别技术，逐渐外推依次搜索满足条件的描迹像素点。 

模糊几何法(Fuzzy Geometry)是中国台湾国立中央大学太空与遥测研究所研

制的频高图自动度量方法，用于分析中国台湾中坜站（Chung Li）和美国犹他
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USU Bear Lake 站的频高图数据[Tsai and Berkey, 2000]。该技术首先将频高图回

波幅度灰度化，然后使用模糊几何法识别分属于各层的回波描迹像素，通过平滑、

外推和内插技术得到最终描迹。 

2007 年，中国科学院地质与地球物理研究所开发了应用于 CADI(Canadian 

Advanced Digital Ionosonde)数字垂测仪的频高图自动度量和反演方法[Ding et al., 

2007]。该方法首先利用历史观测或国际参考电离层 IRI 模式获得的电离浓度剖

面进行 EOF 分解，提取 EOF 函数族，用该 EOF 函数族的线性多项式来拟合实

际的电离浓度剖面，然后通过改变多项式的系数获得电子密度剖面数据库，正演

得到相应的频高图描迹库，最后从这些频高图描迹库中选择与实测频高图描迹最

为逼近的作为结果。 

尽管上述频高图度量方法大多针对地球电离层，特别是地基地球频高图的度

量，它们仍然为 MARSIS 频高图的度量提供了主要参考。在火星 MARSIS 频高

图中，除了含有电离层垂直结构信息的电离层回波外，还有电离层局部结构导致

的斜射回波，电波穿透电离层经地面反射形成的地面回波，当地电子等离子体振

荡产生的当地等离子体频率的谐波和电离层中带电粒子受激做回旋加速运动产

生的电子回旋回波。这四种回波与电离层回波相互干扰，且在信号强度上均可与

电离层回波相比拟。此外，作为偶极子天线的内禀特性，当发射频率低于 1MHz

时，发射功率迅速下降，导致反射回波被噪声淹没很难识别出来[Morgan et al., 

2013]。在地球上，受磁场影响 X 特征波的截断频率较高（见 2.1 节讨论），当 O

特征波不可见时可用 X 特征波解决这一问题[Jackson, 1969]。但这个方法不适用

于 MARSIS 频高图，因为火星磁场很弱以至于不存在 X 特征波。由于这两方面

的困难，MARSIS 频高图的度量大部分依赖于人工，目前正向自动处理发展。 

Morgan et al., [2008]提出一个半自动度量算法用于从 MARSIS 频高图中提

取电离层回波描迹。该算法首先选取阈值消除背景噪声，使用矩形框手动框定电

离层回波，在矩形框内自动选取各频率上的最小时延像素，最后手动剔除因噪声

造成的不合理像素选取，得到最终的电离层回波描迹。频高图左上侧一条一条的

垂直亮纹是由当地等离子体震荡导致的当地等离子体频率的谐波。Morgan et al., 

[2008] 同时提出“电子标尺”法用于从这些谐波中提取当地等离子体频率。该方法
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在频高图上侧画一系列等频率间隔的垂直短直线，调节频率间隔直到短直线和垂

直亮纹的中心重合，此时的频率间隔就等于当地等离子体频率。 

Bauer [2008]发展了一个基于 matlab 的可视化软件，旨在方便用户使用 ESA 

Planetary Science Archive（PSA）中的 MARSIS AIS 数据，功能包括访问 PSA FTP

网站并下载数据 

 自动创建数据索引，包括创建本地磁盘上的数据索引和创建 FTP 存档库

中的数据索引； 

 提取轨道信息，包括 MEX 所在经纬度、SZA 和高度信息； 

 以频谱图（Spectrogram）的形式浏览数据； 

 显示特定频率的回波的时间序列； 

 选择并显示频高图数据； 

 频高图度量，包括提取当地等离子体频率和电离层回波描迹。提取当地

等离子体频率有两种方式，一是用鼠标在频高图上直接选取频率，二是

用鼠标在频高图上选取一系列电子等离子体震荡产生的谐波亮纹。其中，

第二种方式能够精确地提取当地等离子体频率。提取电离层回波描迹也

有两种方式，一是使用鼠标沿着回波描迹逐点点击，二是根据自动度量

的描迹选取几个可信的数据点。 

 从频高图反演电子浓度剖面； 

 图形用户接口和命令行接口。 

4 年之后，MARSIS 频高图度量方法开始向自动处理方向发展。Wang and 

Ping [2012]提出一个目标跟踪算法，通过预测回波信号位置和形态识别电离层回

波，识别率达 90%。该算法不依赖于电子浓度剖面的物理结构，在未来行星电离

层遥测数据处理中具有通用性。 

2.3.2 MARSIS 频高图度量——电离层回波描迹 

考虑到其他回波信号的干扰以及偶极子天线的内禀缺陷，我们的主要目的是

提出一种用于 MARSIS 频高图的新的反演方法，本文我们采用最简单的方法，

也就是坐在电脑屏幕前使用可视化软件（主要是可读鼠标）的半自动度量方法，

从 MARSIS 频高图中提取电离层回波描迹。该方法以 Morgan et al., [2008] 的半
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自动度量方法为基础，结合 Reinisch 和黄雪钦开发的 ISIS 顶部频高图描迹自动

识别方法[Reinisch and Xueqin, 1982]，创建了一个 Matlab 程序集。接下来我们以

图 2.11（图 2.9）为例，详细介绍程序集的各步骤。 

    

图 2.11a 图形化显示频高图。 

步骤一：图形化显示频高图。 

图 2.11a 是一张典型的 MARSIS 频高图，详细解释请参见图 2.9。 

步骤二：使用矩形框手动框定电离层回波。 

在 MARSIS 频高图中，当地等离子体频率的谐波是一条条强度和长度随时

延衰减的垂直条纹。电子回旋回波是一条条等间隔的水平条纹。Wang and Ping 

[2012]提出 Hough 变换能够有效地将这些线性条纹移除，但是这两种回波不是绝

对线性，Hough 变换不能完全将其移除干净。而且，当电离层回波和谐波位于同

一时延上时，Hough 变换会将电离层回波错认成谐波一并移除。因此，手动框定

电离层回波区域是一种直接有效的消除其他回波信号干扰的方法[Morgan et al., 

2008]。使用鼠标在电离层回波描迹的左上方和右下方各点击一次，矩形框就出

现在频高图中，如图 2.11b 所示。 



 

31 

 

    

图 2.11 b 使用矩形框手动框定电离层回波。 

    

图 2.11c 消除背景噪音。 
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图 2.11d 定义幅度极值点。 

        

图 2.11e 寻找描迹中心。 
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图 2.11f 建立基线。 

 

   

图 2.11g 手动剔除不合理基线点。 
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图 2.11h 度量得到的电离层回波描迹。 

步骤三：消除背景噪音。 

根据频高图信噪比的统计特性选取阀值1 × 10−15(𝑉/𝑚)2/𝐻𝑧剔除背景噪声

[Morgan et al., 2008]。如图 2.11c 所示。 

步骤四：定义幅度极值点。 

对每一个频率，幅度极值点定义为两个非零回波幅度之间的第一个幅度最大

值[Reinisch and Xueqin, 1982]。在图 2.11d 中，矩形像素点表示计算得到的幅度

极值点，这些矩形像素点很好地代表了原电离层回波描迹，其数量也明显地小于

原频高图像素点的数量，大大减少了计算时间。 

步骤五：寻找描迹中心。 

在矩形框内，分两步寻找描迹中心[Reinisch and Xueqin, 1982]。一是对每个

时延，计算±2频率范围内幅度极值点的幅度和，最大幅度和对应的时延作为描

迹中心的时延。二是沿着描迹中心时延对应的频率轴滑动窗口±2频率× ±1时延

以计算幅度和，最大幅度和对应的频率作为描迹中心的频率。寻找到的描迹中心

如图 2.11e 中红色星号所示。 

步骤六：建立基线。 
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从描迹中心开始建立电离层回波基线[Reinisch and Xueqin, 1982]。从描迹中

心向高频移动窗口±2 时延，对每一个频率，将和前一个窗口基线点最近的幅度

极值点作为本次基线点，若未找到，则将前一个基线点作为本次基线点。一直寻

找到基线的最大频率𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)。判断到达𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)的标准是在该频率后连续四个

基线点没有寻找到。建立的基线如图 2.11f 红点所示。在低频部分，电离层回波

和谐波相互干扰导致基线点杂乱，我们将在步骤七中手动剔除这些不合理基线点。 

步骤七：手动剔除不合理基线点。 

在低频，将杂乱的不合理的基线点移到矩形框外；同时将被散点噪声影响的

基线点拉回基线上。处理结果如图 2.11g 所示。将位于矩形框外的不合理基线点

剔除，就得到了电离层回波描迹，如图 2.11h 所示。电离层回波描迹中出现的“阶

梯”结构是频高图时间分辨率过于粗糙导致的。频高图的时间分辨率是91.4μs，

根据下式 

𝑅𝑎𝑝𝑝 = 𝑐 ×
𝑡𝑑
2
= (3 × 105𝑘𝑚/𝑠) ×

91.4𝜇𝑠

2
= 13.7𝑘𝑚   

相当于虚高距离的误差为13.7 km或者±6.9 km。 

根据度量得到的基线点可以计算出回波时延𝑡𝑑 

𝑡𝑑 = 91.4 μs (发射脉冲宽度) 

+162.5 μs (接收器的死区时间)                                         

+(𝑖 − 0.5) ∙ 91.4 μs  (采样时延), 1 ≤ 𝑖 ≤ 80                   

其中，采样时间从 253.9 到 7422.6 μs。右侧的第一行表示发射脉冲的宽度。

时延𝑡𝑑从脉冲发射起始时间起算。第二行表示死区时间，既没有发射也没有接收。

死区时间是为了保护接收器不受强发射脉冲的破坏。第三行表示 80 个等时间窗

口的采样时间，每个时间窗口是91.4 μs。我们假设幅度极值出现在像素点的中心，

所以有 0.5 个像素的修正。计算得到的时延作为频率的函数记录下来，作为数据

输入将在下节用于 MARSIS 频高图的反演。 

值得注意的是，在电离层回波描迹度量中，Morgan et al., [2008]以最小时延

为度量标准，而我们采用反射回波强度最大为标准。使用最小时延标准通常需要

选取强度阈值，而阈值一般通过经验选取因具有很大的武断性。使用最小时延标

准还有一个问题，就是低频部分的反射回波强度下降很快，低于阈值的部分回波
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虽然明显但也无法度量出来。但通常情况下，由于 MARSIS 频高图时间分辨率

粗糙，这两种度量标准得到的结果几乎只相差半个时延，在误差水平范围内，所

以选择哪种度量标准实际上取决于工作者的偏好[Morgan et al., 2013]。 

2.3.3 MARSIS 频高图度量——当地等离子体频率 

对于当地等离子体频率的提取，我们采用“电子标尺”法[Morgan et al., 2008]。

即在频高图上侧画一系列等频率间隔的垂直短直线，如图 2.12 所示。调节频率

间隔直到短直线和垂直亮纹的中心重合，此时的频率间隔就等于当地等离子体频

率。根据公式（2.26），由当地等离子体频率可计算出当地电子密度。“电子标

尺”法能够获得的电子密度下限是10 − 20 cm−3，精度是±2 %[Duru et al., 2008]。 

 

图 2.12 与图 2.9 相同。提取当地等离子体频率。频高图上侧一系列的垂直白线和

垂直亮纹中心重合，表示白线间的频率间隔就等于当地等离子体频率。 

在计算当地等离子体频率时，我们假定等离子体频率严格等于电子等离子体

震荡频率，忽略了电子热效应。实际上，电子等离子体震荡频率是 

𝜔2 = 𝜔𝑝
2[1 + 3𝜆𝐷𝑒

2 𝑘2] 
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其中，𝜆𝐷𝑒是德拜长度，波数𝑘 = 2𝜋/ 𝜆， 𝜆是波长。电子热效应修正由上式右边

第二项给出[Gurnett and Bhattacharjee, 2005]。实际上，这个修正项很小，一般可

忽略不计。偶极子天线点到点的长度 L=40 m，其激发的电波波长𝜆 ≈ 40 𝑚。德

拜长度𝜆𝐷𝑒 = 6.9(𝑇𝑒/𝑛𝑒)
1/2 cm，其中𝑇𝑒是温度，单位是 Kelvin，𝑛𝑒是电子密度，

单位是cm−3[Gurnett and Bhattacharjee, 2005]。火星电离层温度的上限是 5000 K 

[Nagy et al., 2004]，当地电子密度下限𝑛𝑒 = 10cm
−3，那么最大德拜长度

𝜆𝐷𝑒,𝑚𝑎𝑥 = 1.5 m，则上式中的修正项3𝜆𝐷𝑒
2 𝑘2 = 0.176，相当于频率偏移量 8.4%。

这个频率偏移量远小于接收器在低频处的频率分辨率∆𝑓/𝑓~10%（对于当地电子

密度下限 10 cm−3）。当密度更高或者温度更低时，德拜长度更小，热效应修正

可以完全忽略。 

 

图 2.13 当 MEX 在高高度运行时，电子密度低，导致当地等离子体频率的谐波微

弱，间隔小，时延短。 

当地等离子体频率的谐波并不都像图 2.12 中那样明显，有时候谐波微弱而

且间隔小，如图 2.13 所示，上述“电子标尺法”应用起来费时费力。为此，Andrews 

et al. [2013]提出一种自动获取当地电子密度的方法。该方法将电子密度分为两个
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区域，一个是低密度区域，𝑛𝑒 < 150 cm−3，一个是高密度区域，𝑛𝑒 > 150 cm
−3。定

义参量 q 

q = 𝑙𝑜𝑔10 (
1

𝑁
∑ 𝑚𝑎𝑥𝑖(𝑠𝑖𝑗)

𝑁

𝑗=1
) 

其中，i 表示第 i 个电波频率，j 表示第 j 个时延，𝑠𝑖𝑗表示反射回波强度，𝑚𝑎𝑥𝑖表

示沿着频率 i-轴的回波强度最大值。∑ 𝑚𝑎𝑥𝑖(𝑠𝑖𝑗)
𝑁
𝑗=1 表示前 N 个时间轴上的最大

值之和，将最大值和平均并取对数就得到了参量 q。在低密度区域，谐波微弱，

间隔小，时延短。在高密度区，谐波信号较强，间隔大，时延长，有时甚至出现

在整个时间轴上。经验表明，取 N=20（相当于时延𝑡𝑑 = 0.25 − 2 ms）能在高低

密度区之间取得很好的平衡。建立经验模型 

𝑙𝑜𝑔𝑛𝑒 =∑ 𝛼𝑚𝑞
𝑚

4

𝑚=0
 

对任意一张频高图，可通过程序自动算出参量 q，根据经验模型可给出该频高图

对应的当地电子密度。 

虽然经验模型适用高低两个密度区，但实际上主要应用在低密度区。在高密

度区，谐波信号较强，间隔大，时延长，为了得到更加可靠的数据，当地电子密

度仍然使用图像处理方法从当地等离子体频率的谐波直接获取。 

注意，当 MEX 运行到某些区域时，频高图上当地等离子体频率的谐波经常

消失。导致谐波消失的可能原因有三个[Duru et al., 2008]： 

第一个是电子密度很低以至于当地等离子体频率的基波及其谐波都低于接

收器的频率下限（100 kHz）。由于谐波波数大于 10 的谐波信号很弱，所以频率

低于 10 kHz（1 cm−3）的电子等离子体震荡无法产生可探测回波。而且，对于

如此低的电子密度，其当地等离子体频率的谐波间隔也低于仪器的频率分辨率

（10.9 kHz），即使其对应的谐波存在，接收器也探测不到。经验表明，谐波间

的频率间隔不低于 30 kHz（电子密度10 cm−3）时，其对应的谐波才可信。 

第二个可能的原因是等离子流速很快，局地产生的波包在接收器能够响应前

就已经被吹走。为了使接收器能够响应，要求产生的波包至少停留

∆𝑡(min) =0.25ms，相当于时延下限（请参见 2.4.2 节）。雷达激发的波包波长𝐿 ≈40 

m，粗略估计，当等离子体流速为 L/∆𝑡(min)=160 km/s 时等离子体震荡（或者谐



 

39 

 

波）无法探测到。典型太阳风速度是 400 km/s，所以太阳风中的等离子体震荡或

者任何流速大于 400 km/s 的区域中，等离子震荡都无法探测到。 

第三个可能的原因是 MEX 运行在温度很高的区域。高温度区域 Landau 阻

尼很强以至于等离子体震荡很快停止。当德拜长度与等离子体震荡波长相比拟或

者更长时，即𝑘𝜆𝐷𝑒 > 1时，Landau 阻尼很强[Gurnett and Bhattacharjee, 2005]。取

λ = 40，根据𝜆𝐷𝑒 = 6.9(𝑇𝑒/𝑛𝑒)
1/2，有关系式𝑇𝑒 < 8521ne，可知电子密度越低，

德拜长度越大，Landau 阻尼越强。取当地电子密度下限𝑛𝑒 = 10 cm
−3来估计

Landau 阻尼变强的温度，计算得到的温度下限是 80,000 Kelvin，远高于火星电

离层温度，所以火星电离层中 Landau 阻尼可忽略不计。但是太阳风中温度高达

100,000 K，所以在太阳风或者温度更高的弓激波中 Landau 阻尼不可忽略。 

综上所述，在太阳风或者弓激波或者下列任意一种区域中，等离子体震荡都

无法探测到，这些区域包括（1）电子密度低于10 cm−3；（2）等离子体流速高

于 160 km/s；（3）温度高于8521 𝑛𝑒。基于本节分析，在高高度观测到的等离子

体震荡突然消失的区域应该是 MEX 飞行器进入到热的、稀薄的、流速很快的下

游弓激波的过渡区。 

2.4 MARSIS 频高图的反演 

2.4.1 典型的频高图反演方法 

从 20 世纪 30 年代垂测仪投入使用以来，多种频高图反演方法也随之发展起

来。具有代表性的方法包括 Abel 积分方程法，分片法和模式法。 

2.4.1.1 Abel 积分方程法 

假定电离层水平分层，工作频率为 f 的垂直电波的反射虚高ℎ′由式（2.31）

给出，式（2.31）还可以写为 

ℎ′(𝑓) = ∫ 𝜇′
𝑑ℎ

𝑑𝑓𝑝

ℎ𝑟

0

𝑑𝑓𝑝 + ℎ0                                  (2.32) 

其中，ℎ0是电离层底高，在此高度以下𝑓𝑝 = 0，虚高和实高相等。 

无磁场情况下，积分方程（2.32）是 Abel 型积分方程，Abel 型积分方程的
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解是数学物理中的经典问题[Whittaker and Watson, 1927]，其正式解[Budden, 1966]

是 

h(fp) =
2

𝜋
∫ ℎ′(𝑓𝑝𝑠𝑖𝑛𝛼)
𝜋/2

𝛼0

𝑑𝛼                               (2.33) 

    其中，𝛼 = 𝑓𝑝(ℎ) 𝑓⁄ ，𝛼0 = 𝑓𝑝(ℎ) 𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)⁄ 。其中，𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)是电离层最大频

率（临界频率）。 

2.4.1.2 分片法 

考虑地磁场效应时，求电子浓度剖面用“分片法”。Budden 的“矩阵法”[Budden, 

1955]就是此方法的一个典型例子。 

假设ℎ′(𝑓)曲线是单调变化的，我们沿虚高轴水平地把电离层分成几个薄片，

并假设在每一个薄片中𝑑ℎ/𝑑𝑓𝑝是常数，所以函数ℎ′(𝑓)可由一系列小线段代替。

用ℎ′(𝑓𝑖)表示在第 i 片顶部，即在实高ℎ𝑖反射频率𝑓𝑖的虚高，可写出（n+1）个方

程 

ℎ′(0) = ℎ(0) 

ℎ′(𝑓1) = ℎ(0) +
ℎ(𝑓1) − ℎ(0)

𝑓1 − 0
∫ 𝜇′(𝑓1, 𝑓𝑝)
𝑓1

0

𝑑𝑓𝑝 

ℎ′(𝑓2) = ℎ(0) +
ℎ(𝑓1) − ℎ(0)

𝑓1 − 0
∫ 𝜇′(𝑓2, 𝑓𝑝)
𝑓1

0

𝑑𝑓𝑝 

+
ℎ(𝑓2) − ℎ(𝑓1)

𝑓2 − 𝑓1
∫ 𝜇′(𝑓2, 𝑓𝑝)
𝑓2

1

𝑑𝑓𝑝                     (2.34) 

⋯ 

h′(fj) = h(0) +∑
ℎ(𝑓𝑖) − ℎ(𝑓𝑖−1)

𝑓𝑖 − 𝑓𝑖−1

𝑗

𝑖=1

∫ 𝜇′(𝑓𝑗 , 𝑓𝑝)
𝑓𝑖

𝑓𝑖−1

𝑑𝑓𝑝 

这样的方程一直写到 j n 。注意，当 i=1 时，𝑓𝑖−1 = 0。 

令 

𝑀𝑗𝑖 = (𝑓𝑖 − 𝑓𝑖−1)
−1∫ 𝜇′(𝑓𝑗 , 𝑓𝑝)

𝑓𝑖

𝑓𝑖−1

𝑑𝑓𝑝                                  (2.35) 
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方程组（2.34）变换为 

ℎ′(𝑓𝑗) − ℎ(0) =∑(ℎ(𝑓𝑖) − ℎ(𝑓𝑖−1))

𝑗

𝑖=1

𝑀𝑗𝑖                              (2.36) 

或 

ℎ∗′ =∑(∆ℎ𝑖)

𝑗

𝑖=1

𝑀𝑗𝑖                                                   (2.37) 

此处ℎ∗′是频率为𝑓𝑗时从层底h(0)算起的虚高，∆ℎ𝑖是第片的实际高度，而𝑀𝑗𝑖

是在第 i 片中𝜇′对于频率𝑓𝑗的平均值。 

将方程组（2.37）写成矩阵的形式 

ℎ∗′ = 𝑀 ∙ ∆ℎ                                                       (2.38) 

其解为 

∆ℎ = 𝑀−1 ∙ ℎ∗
′
                                                   (2.39) 

由此给出每一片的实际宽度∆ℎ，于是频率𝑓𝑗的实高为 

ℎ𝑗 =  ℎ(0) +∑∆ℎ𝑖

𝑗

𝑖=1

                                             (2.40) 

该方法的局限性在于要求质量很高的频高图，描迹完整，分辨率高。当出现

电离层谷时，处理十分困难，计算结果误差很大。因此这种方法很少在实际中使

用。 

2.4.1.3 模式法 

为了某些用途，尤其是为了简化积分和微分等计算，假定电子浓度剖面具有

某种确定的解析形式，并与观测的频高图描迹拟合，算出电离层参数，这就是“模

式法”。其中，Titheridge 的 Taylor 多项式以及黄雪钦和 Reinisch 偏移 Chebyshev

多项式应用最为广泛。 

1985 年，新西兰的 Titheridge 提出了用于频高图反演的多项式分析

(Polynomial Analysis)方法，简称 POLAN 方法[Titheridge, 1985]。该方法将电子浓

度剖面表示为单个或多个 Taylor 多项式，并与观测的频高图描迹拟合，算出电离

层参数，进而确定电子浓度剖面。下面给出详细介绍。 
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假定等离子体频率（𝑓𝑝）随真高（h）的变化具有以下形式 

ℎ − ℎ𝑎 =∑ 𝑞𝑗(𝑓𝑝 − 𝑓𝑎)
𝑗𝑇

𝑗=1
                                      (2.41) 

其中ℎ𝑎和𝑓𝑎分别是逐步计算电子浓度真高多项式时的初始高度和初始频率，

T 是多项式的阶数。已知ℎ𝑎以下的真高和频率𝑓𝑎以上的虚高。用该真高多项式去

拟合 R 个已知的真高数据和 V 个已知的虚高数据。当计算到整个剖面的第 k 个

频率(𝑓𝑘)时，令𝑓𝑎 = 𝑓𝑘，ℎ𝑎 = ℎ𝑘。 

假设频率高于𝑓𝑎的虚高值已经将修正，该修正是由𝑓𝑁 < 𝑓𝑎的电离引起的。电

离修正参见[Titheridge, 1988]。修正过的虚高由ℎ′′表示。由式（2.31）和（2.41）

得到 

ℎ𝑘+𝑖
′′ − ℎ𝑎 = 𝑞𝑗𝑗 ∫ 𝜇′(𝐹𝑖 , 𝑓𝑝)

𝑓𝑟

𝑓𝑎

(𝑓𝑁 − 𝑓𝑎)
𝑗−1𝑓𝑝 

=∑𝑞𝑗𝐵𝑖𝑗

𝑇

𝑗=1

                                                                   (2.42) 

    

其中， 

𝐵ij = 𝑗∫ 𝜇′(𝐹𝑖, 𝑓𝑝)
𝑓𝑟

𝑓𝑎

(𝑓𝑁 − 𝑓𝑎)
𝑗−1𝑓𝑝  

𝐵𝑖𝑗的计算参见[Titheridge, 1988]。 

同时，频率在𝑓𝑘+𝑖(𝑖 = 1,2, … , 𝑉)处的真高可表示为 

ℎ − ℎ𝑎 =∑ 𝑞𝑗(𝑓𝑘+𝑖 − 𝑓𝑎)
𝑗

𝑇

𝑗=1
 

=∑ 𝑞𝑗𝐶𝑖𝑗
𝑇

𝑗=1
                                                      (2.43) 

其中， 

𝐶ij = (𝑓𝑘+𝑖 − 𝑓𝑎)
𝑗 

将（2.42）式展开得到 

𝐵1,1𝑞1 + 𝐵1,2𝑞2 +⋯+ 𝐵1,𝑇𝑞𝑇 = ℎ𝑘+1
′′ − ℎ𝑎 

𝐵2,1𝑞1 + 𝐵2,2𝑞2 +⋯+ 𝐵2,𝑇𝑞𝑇 = ℎ𝑘+2
′′ − ℎ𝑎                           (2.44) 

… 

𝐵𝑉,1𝑞1 + 𝐵𝑉,1,2𝑞2 +⋯+ 𝐵𝑉,1,𝑇𝑞𝑇 = hk+V
′′ − ℎ𝑎       

将（2.43）式展开得到 

𝐶1,1𝑞1 + 𝐶1,2𝑞2 +⋯+ 𝐶1,𝑇𝑞𝑇 = h𝑘+1 − ℎ𝑎 

𝐶2,1𝑞1 + 𝐶2,2𝑞2 +⋯+ 𝐶2,𝑇𝑞𝑇 = h𝑘+2 − ℎ𝑎                            (2.45) 
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… 

𝐶𝑅,1𝑞1 + 𝐶𝑅,2𝑞2 +⋯+ 𝐶𝑅,𝑇𝑞𝑇 = h𝑘+𝑅 − ℎ𝑎 

联合式（2.44）和式（2.45）可求解得到多项式系数𝑞𝑗(𝑗 = 1,2, … , 𝑇)。根据

式（2.41）可计算频率𝑓𝑖 , 𝑖 = 𝑅 + 1, ⋯ , 𝑅 + 𝑉 处的真高值。 

通过设定 T、R 和 V 的不同数值，我们可以得到真高的任意阶多项式表达形

式。比如，设 R=0，得到真高的线性形式。设 T=R+V 得到的严格符合已知虚高

的真高方程。如果 T<R+V，最小二乘求解方程（2.52）和（2.53）需要，得到的

真高剖面是已知真高数据和虚高数据的平滑。 

黄雪钦和 Reinisch 进一步发展了多项式拟合方法，用偏移 Chebyshev 多项式

代替了 Titheridge 的 Taylor 多项式[Xueqin and Reinisch, 1982]。偏移 Chebyshev

多项式在两个方面优于 Taylor 多项式，一是能够偏移 Chebyshev 多项式在峰值区

域自然呈抛物线形状；二是能用较少的多项式描述整个剖面。接下来介绍黄雪钦

和 Reinisch 的多项式拟合方法。 

引进修正频率 

𝑓𝑘
′2 = 𝑓𝑘

2，对于 O 波 

𝑓𝑘
′2 = 𝑓𝑘

2 − 𝑓𝑘 ∙ 𝑓𝐵,r，对于 X 波                (2.46) 

𝑓𝑘
′2 = 𝑓𝑘

2 + 𝑓𝑘 ∙ 𝑓𝐵,r，对于 Z 波 

其中，𝑓𝐵,r表示反射点ℎ𝑟处的回旋频率。对任意特征波模以下反射条件都满

足 

𝑓𝑘
′ = 𝑓𝑝(h𝑟)                                                           (2.47) 

当在频高图上的某一频率区间内，一种特征波消失时可根据另一种特征波来

获得虚高数据。 

为避免群折射指数𝜇′在反射点趋近于无穷，使用下列变量代换[Becker, 1960] 

𝑡2 =
𝑓𝑘
′2 − 𝑓𝑝

2(ℎ)

𝑓𝑘
′2 − 𝑓𝑆

2
                                                (2.48) 

其中，𝑓𝑆是飞行器所在处的等离子体频率。 

式（2.31）变换为 

ℎ′(𝑓𝑘) = 2(𝑓𝑘
′2 − 𝑓𝑆

2)∫ 𝜇′𝑡
𝑑𝑧

𝑑𝑓𝑝2

1

0

𝑑𝑡                                (2.49) 



44 

 

经过变量代换，变量𝜇′𝑡在反射点处具有有限值，上式中的积分可以精确计

算出来。 

假设电子浓度随高度的变化满足 

𝑧 = 𝐴𝐼+1 + 𝑔
1/2∫ 𝐴𝑖𝑇𝑖

∗(𝑔)
𝐼

𝑖=0

                                      (2.50) 

其中， 

𝑔(𝑡) =
𝑙𝑛 (𝑓𝑝/𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥))

𝑙𝑛 (𝑓𝑆/𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥))
, 0 ≤ 𝑔 ≤ 1                                  (2.51) 

𝑓𝑝
2 = 𝑓𝑘

′2 − 𝑡2(𝑓𝑘
′2 − 𝑓𝑆

2)                                            (2.52) 

偏移 Chebyshev 多项式 

𝑇0
∗(𝑔) = 1 

𝑇1
∗(𝑔) = 2g − 1                                              (2.53) 

𝑇𝑖
∗(𝑔) = 2(2g − 1)𝑇𝑖−1

∗ (𝑔) − 𝑇𝑖−2
∗ (𝑔)                                      

在电离层峰值区域 g=0，因此常数项𝐴𝐼+1表示峰值距离𝑧𝑚。在 z=0，即飞行

器所在处，g=1 以及𝑇𝑖
∗(1) ≡ 1，因此𝐴𝐼+1有一个简单的表达式 

𝐴𝐼+1 = −∑ 𝐴𝑖  
𝐼

𝑖=0
                                        (2.54) 

换句话说，系数𝐴𝑖的和决定整个剖面。式（2.50）中的因子𝑔1/2保证了峰值

区域在g → 0呈抛物形状。 

式（2.49）变为 

ℎ′(𝑓𝑘) =∑ 𝐴𝑖𝑆𝑖𝑘 
𝐼

𝑖=0
                                    (2.55) 

其中， 

𝑆ik =
𝑓𝑘
′2 − 𝑓𝑆

2

2ln (𝑓𝑆/𝑓𝑝(max))
∫

𝜇′𝑡

𝑓𝑝2𝑔1/2

1

0

(𝑇𝑖
∗(𝑔) + 2𝑔

𝑑

𝑑𝑔
𝑇𝑖
∗(𝑔))𝑑𝑡    (2.56) 

自动度量的描迹和（2.55）式计算的虚高描迹之差为  

𝜀 =∑ (ℎ𝑘
′ −∫ 𝐴𝑖𝑆𝑖𝑘

𝐼

𝑖=0

)

2

 
𝐼

𝑖=0
                             (2.57) 

当 最小时，可确定系数，系数一旦确定，电子浓度剖面也就随之确定。 

2.4.1.4 MARSIS 频高图的反演方法 
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根据 MEX 上的 MARSIS 雷达工作原理，Gurnett et al. [2005] 首先使用 Abel

积分方程对 MARSIS 频高图进行反演获得了火星顶部电离层电子浓度剖面，紧

接着，Nielsen et al., [2006] 根据“层叠”法原理假设火星电离层水平分层，在每

一个薄层中假设等离子体频率随高度线性变化，实现了一个新的 MARSIS 频高

图的反演方法。Morgan et al., [2008]同样实现了“层叠”法，不同的是假设在每

一个薄层中假设等离子体频率随高度指数变化。但“层叠”法，要求频高图，描

迹完整，分辨率高，当出现谷状结构时，计算结构误差很大。为处理谷状结构，

Wang et al., [2009] 使用上层有一个“不可见顶部结构”的 Chapman-α层来描述

电子浓度剖面，Zou et al. [2010]则使用“Sin”曲线模型实现了对电离层“谷区”

的重构。 

2.4.2 主成分分析方法 

2.4.2.1 主成分分析方法的基本思想 

主成分分析方法(Principal Component Analysis，PCA)的基本思想是是将含有

多个变量的数据集压缩为一个含有较少（越少越好）变量的新数据集。新变量是

原变量的线性组合，并且代表了原数据最大可能的变化性，变化性用方差度量。

也就是说，对于多维观测数据𝒙(𝑘 × 𝑛)，PCA 方法可以找到一个新数据𝒖(𝑚 × 𝑛)

且新数据𝒖的各分量是原数据𝒙各分量的线性组合。当𝑚 ≪ 𝑘时，PCA 能够有效

地实现对数据的压缩。有效压缩只有在原数据各分量间存在相关，原数据包含有

多余信息的情况下才会发生。新数据𝒖中的各分量称为经验正交基[Wilks, 2011]。 

我们假设 k=2，以二元变量𝒙 = (𝑥1, 𝑥2)为例，介绍经验正交基的导出[范金城 

和 梅长林, 2002]。将原变量𝑥1, 𝑥2线性组合成一个新变量 

y = 𝑒1𝑥1 + 𝑒2𝑥2                                                     (2.58) 

并使它具有极大的方法，即是下式达到最大 

1

𝑛
∑ (𝑦𝑖 − �̅�)

2
𝑛

𝑖=1
=
1

𝑛
∑ (𝑒1𝑥1𝑖 + 𝑒2𝑥2𝑖−𝑒1𝑥1̅̅̅ − 𝑒2𝑥2̅̅ ̅)

2
𝑛

𝑖=1
                              

= 𝑒1
2
1

𝑛
∑ (𝑥1𝑖 − 𝑥1̅̅̅)

2
𝑛

𝑖=1
+ 𝑒2

2
1

𝑛
∑ (𝑥2𝑖 − 𝑥2̅̅ ̅)

2
𝑛

𝑖=1
(2.59) 

+2𝑒1𝑒2
1

𝑛
∑ (𝑥1𝑖 − 𝑥1̅̅̅)(𝑥2𝑖 − 𝑥2̅̅ ̅)

𝑛

𝑖=1
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令 

𝑠11 =
1

𝑛
∑ (𝑥1𝑖 − 𝑥1̅̅̅)

2
𝑛

𝑖=1
 

𝑠22 = 
1

𝑛
∑ (𝑥2𝑖 − 𝑥2̅̅ ̅)

2 
𝑛

𝑖=1
                                      (2.60)  

𝑠12 =
1

𝑛
∑ (𝑥1𝑖 − 𝑥1̅̅̅)(𝑥2𝑖 − 𝑥2̅̅ ̅)

𝑛

𝑖=1
 

因为Var(k𝐯𝐱) = 𝑘2Var(𝐯𝐱)，为了限制方差无限大，给定下列约束条件 

𝑒1
2+𝑒2

2 = 1                                                       (2.61) 

根据条件极值法 

𝑄 = 𝑒1
2𝑠11
2 + 𝑒2

2𝑠22
2 + 2𝑒1𝑒2𝑠12 − 𝜆(𝑣1

2+𝑣2
2 − 1)                     (2.62) 

根据微积分学求极值方法 

𝜕𝑄

𝜕𝑣1
= 2(𝑒1𝑠11 + 𝑒2𝑠12 − 𝜆𝑒1) = 0                                 (2.63a) 

𝜕𝑄

𝜕𝑣2
= 2(𝑒2𝑠22 + 𝑒1𝑠12 − 𝜆𝑒2) = 0                                (2.63b) 

令𝑺 = [
𝑠11 𝑠12
𝑠21 𝑠22

]， 𝑬 = (𝑒1, 𝑒2), 𝑰 = [
1 0
0 1

]，则上式等价于 

(𝑺 − 𝜆𝑰)𝒗 = 0                                                   (2.64) 

于是，求𝒙 = (𝑥1, 𝑥2)的主成分，等价于求它的协方差矩阵的特征值及其相应

的正交单位化特征向量。将数据由 2 维扩展到 p 维，特征值由大到小排列，其对

应的正交单位化特征向量为分别为𝑒1, 𝑒2, … , 𝑒𝑝，则线性组合 

{
 

 
𝑦1 = 𝑒1

𝑇𝒙 = 𝑒11𝑥1 + 𝑒12𝑥2 +⋯+ 𝑒1𝑝𝑥𝑝                                 

𝑦2 = 𝑒2
𝑇𝒙 = 𝑒21𝑥1 + 𝑒22𝑥2 +⋯+ 𝑒2𝑝𝑥𝑝                    (2.65)

…
𝑦𝑝 = 𝑒𝑝

𝑇𝒙 = 𝑒𝑝1𝑥1 + 𝑒𝑝2𝑥2 +⋯+ 𝑒𝑝𝑝𝑥𝑝                               

 

分别为 X 的第一、第二、直至第 p 个主成分，而各主成分的方差等于相应

的特征值。那么𝜆𝑘/∑ 𝜆𝑖
𝑝
𝑖=1 描述了第 k 个主成分解释的信息占总信息的比例，我

们称之为第 k个主成分𝑦𝑘的贡献率。第一主成分𝑦1的贡献率最大，表明𝑦1 = 𝑒1
𝑇𝒙综

合原始变量𝑥1, 𝑥2, … , 𝑥𝑝所含信息的能力最强，而𝑦2, … , 𝑦𝑝的综合能力依次减弱。

前 m 个主成分的贡献率之和∑ 𝜆𝑖
𝑚
𝑖=1 /∑ 𝜆𝑖

𝑝
𝑖=1 称为𝑦1, 𝑦2, … , 𝑦𝑝的累积贡献率，它表

明前 m 个主成分𝑦1, 𝑦2, … , 𝑦𝑚综合解释𝑥1, 𝑥2, … , 𝑥𝑝中信息的能力。实际应用中，

通常选取𝑚 < 𝑝，使前 m 个主成分的累计贡献率达到较高的比例（如 80%到 90%）。
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这样用前 m 个主成分𝑦1, 𝑦2, … , 𝑦𝑚代替原始变量𝑥1, 𝑥2, … , 𝑥𝑝，不但使变量维数降

低，而且也不至于损失原始变量中的太多信息。 

从上述分析可见，主成分分析的最大特点是基函数不是事先人为给定的，而

是在计算过程中由资料本身自然生成的，它更能反映资料的固有特点，并且具有

非常快的收敛性。本文将采用这种方法来反演 MARSIS 频高图数据。 

2.4.2.2 基于 MGS 数据的经验正交基 

利用火星全球勘探者（Mars Global Surveyor，MGS）用无线电掩星方法探

测的 5600 个电子浓度剖面作为原始数据进行 PCA 分析。我们首先将这些电子浓

度剖面进行归一化 

𝑓𝑝
∗(ℎ) =

𝑓𝑝(ℎ)

𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)
=  √

𝑁𝑒(ℎ)

𝑁𝑒(𝑚𝑎𝑥)
                                       (2.66) 

其中，fp(max)和 Ne(max)分别是等离子体频率 fp 及其相应电子浓度 Ne的峰值，上

标星号表示归一化的值。 

假定火星顶部电子浓度剖面是单调递减方程，我们可以通过反转归一化剖面

𝑓𝑝
∗(ℎ)得到真高方程ℎ(𝑓𝑝

∗)。这样就获得一个重取样的真高数据集ℎ(𝑓𝑝
∗)，使用此

数据集进行 PCA 分析， 

ℎ𝑗(𝑓𝑝𝑖
∗ ) = ℎ̅(𝑓𝑝𝑖

∗ ) +∑ 𝐴𝑗𝑘𝐸𝑘(𝑓𝑝𝑖
∗ )

𝐾

𝑘=1
                                (2.67) 
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图 2.14 对 MGS 无线电掩星剖面进行 PCA 分析得到的结果。上图和下图分别表

示均高方程和前四阶 EOFs。 

其中，𝑓𝑝𝑖
∗是步进的归一化等离子体频率，ℎ𝑗(𝑓𝑝𝑖

∗ )是第 j 个真高方程，ℎ̅(𝑓𝑝𝑖
∗ )是

平均ℎ𝑗(𝑓𝑝𝑖
∗ )得到的均高方程，𝐸𝑘(𝑓𝑝𝑖

∗ )和Ajk 分别是相应于第 j 个真高方程的第 k

个经验正交基（Empirical orthogonal Functions，EOFs）及其相应的系数。EOFs

的数目 K 由𝑓𝑝𝑖
∗的数目决定。𝐸𝑘(𝑓𝑝𝑖

∗ )′s通过对角化(ℎ𝑖
′s − ℎ𝑖

′s)的协方差矩阵得到，

也就是说，第 k 个 EOF 是协方差矩阵相应于第 k 个系数的特征向量。统计分析

表 明 ， 如 果 我 们 把 原 始 数 据 ℎ𝑗(𝑓𝑝𝑖
∗ ) 投 影 到 𝐸𝑘(𝑓𝑝𝑖

∗ )′s 上 ， 那 么 投 影

∑ 𝐴𝑗𝑘𝐸𝑘(𝑓𝑝𝑖
∗ )k , (𝑘 = 1,2,⋯ ,𝑀;𝑀 ≤ 𝐾)就代表原数据最大可能的变化性。因此，

式（2.67）中的 EOF 序列在表征真高数据ℎ𝑗(𝑓𝑝𝑖
∗ )的变化性上收敛最快。例如，前

四阶项𝐴𝑗𝑘𝐸𝑘(𝑓𝑝𝑖
∗ ), (𝑘 = 1,2,3,4)就能代表原真高数据 94%的方差。因此，在

MARSIS 频高图的反演中，我们截取了前四阶基函数。均高方程和前四阶基函数

如图 2.14 所示。很明显，通常情况下，均高方程代表了原真高数据的典型变化。
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EOF 的阶越高表明它所能代表的变化性越小。不同阶的基函数代表了原数据不

同尺度的变化性。 

2.4.2.3 基于主成分分析的 MARSIS 频高图的反演 

假定火星电离层水平分层，对于工作频率为 f 的垂直电波，它的回波在距离𝑧𝑟 

处反射回来。在𝑧𝑟处，等离子体频率𝑓𝑝和电波频率 f 相等。在这种情况下，从雷

达到距离𝑧𝑟的虚距离𝑧′由下式给出 

𝑧′(𝑓) = ∫ 𝜇′(𝑓, 𝑓𝑝)𝑑𝑧
𝑧𝑟

0

= ∫ 𝜇′(𝑓, 𝑓𝑝)
𝑑𝑧(𝑓𝑝)

𝑑𝑓𝑝
𝑑𝑓𝑝

𝑓

𝑓𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)

             (2.68) 

其中，在无磁场情况下，群折射指数𝜇′(𝑓, 𝑓𝑝) = 1 √1 − (𝑓𝑝 𝑓⁄ )
2

⁄ 。𝑓𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)是

MEX 处的当地等离子体频率，𝑧(𝑓𝑝)是距离，可从下式计算得到 

𝑧(𝑓𝑝) = ℎ𝑆 − ℎ(𝑓𝑝)                                                      (2.69) 

其中，ℎ(𝑓𝑝)是反射点到火星参考地表的距离，ℎ𝑆是 MEX 飞行器高度。 

    在式（2.68）的积分中，我们采用变量代换𝑓𝑝 = 𝑓sin𝜙避免群折射指数𝜇′在

反射点处出现无穷值。式（2.68）变为 

𝑧′(𝑓) = 𝑓∫ 𝑛′(𝑓, 𝑓sin 𝜙)
𝑑𝑧(𝑓𝑝)

𝑑𝑓𝑝
cos𝜙 𝑑𝜙

𝜋
2

𝜙𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)

                       (2.70a) 

或者 

𝑧′(𝑓∗) = 𝑓∗∫ 𝑛′(𝑓∗, 𝑓∗ sin𝜙)
𝑑𝑧(𝑓𝑝

∗)

𝑑𝑓𝑝∗
cos𝜙 𝑑𝜙                   

𝜋
2

𝜙𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)

(2.70b) 

其中，𝜙𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙) = sin−1(𝑓𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙) 𝑓⁄ ) = sin−1(𝑓𝑝
∗(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙) 𝑓∗⁄ )。在方程(2.70b)

中，𝑓𝑝
∗是根据（2.66）式定义的归一化等离子体频率。归一化电波频率也采用同

样的定义𝑓∗ = 𝑓 𝑓𝑝(𝑚𝑎𝑥)⁄ 。 

注意到真实的距离和真高之间的关系如式（2.69）所示，将（2.69）式代入（2.70b）

中，得到 
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𝑧′(𝑓∗) =  −𝑓∗∫
𝑑ℎ̅

𝑑𝑓𝑝∗
𝑑𝜙

1
2
𝜋

𝜙𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)

−∑ 𝐴𝑘𝑓
∗∫

𝑑𝐸𝑘
𝑑𝑓𝑝∗

1
2
𝜋

𝜙𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)

𝑑𝜙
𝐾

𝑘=1
        (2.71) 

写成离散形式 

𝑧′(𝑓𝑖
∗) = 𝐿𝑖 +∑ 𝐴𝑘𝑀𝑖𝑘

𝐾

𝑘=1
                                           (2.72) 

其中 

𝐿𝑖 = −𝑓𝑖
∗∫

𝑑ℎ̅

𝑑𝑓𝑝∗
𝑑𝜙

1
2
𝜋

𝜙𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)

, 𝑀𝑖𝑘 = −𝑓𝑖
∗∫

𝑑𝐸𝑘
𝑑𝑓𝑝∗

1
2
𝜋

𝜙𝑝(𝑙𝑜𝑐𝑎𝑙)

𝑑𝜙,           (2.73) 

可以提前计算出来；𝑧′(𝑓𝑖
∗)是使用前述度量方法度量得到的 MARSIS 频高图电离

层回波描迹。这样，系数𝐴𝑘′s可通过使用最小二乘解矩阵方程（2.72）得到，电

子浓度剖面也随之由（2.67）式确定。 

将 2.1.1.3 节所述的 MARSIS 频高图反演方法应用于如图 2.15(a)-(f)所示的

MARSIS 频高图中，得到的反演结果如图 2.16(a)-(f)所示。在图 2.16(a)-(f)中，实

线表示归一化等离子体频率的高度分布。为了检验反演过程的精确性，我们用反

演得到的电子浓度剖面正演描迹，并将该虚高覆盖到度量描迹上，可见，对不同

太阳天顶角下具有不同特征的频高图，正演描迹和度量描迹匹配很好，表明我们

的反演方法有很高的精确性。 
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图 2.15 不同太阳天顶角下的 MARSIS 频高图及其度量。具体解释参见图 2.9。 
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图 2.16 对应于图 2.15 的反演结果。差号和图 2.15 相同，基于 EOFs 的反演方法

得到的电子浓度剖面如实线所示。使用电子浓度剖面计算得到的描迹如圆圈所示。 
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我们使用上述方法对 2005 年 6 月到 2009 年 12 月共 2520 个轨道约 410，000

张频高图进行度量反演，共得到约 305,000 个火星顶部电离层电子浓度剖面，图

2.15 给出了峰值浓度和峰高的直方图分布，可以发现峰高集中在 130 km，峰高

展宽±10 km。 

在 MEX 之前，我国对火星电离层的研究主要基于 MGS 无线电掩星观测研

究了火星电离层峰值密度受太阳天顶角、中性大气标高、太阳辐射强度[Zou et al., 

2006]和火星地壳磁场的影响 [Zou et al., 2010]，以及太阳风对火星电离层的调制

作用[Wang et al., 2004]。在此研究基础上，我们基于获得的 MARSIS 雷达探测数

据有望获得对火星电离层的一些最新理解。 

 

图 2.17 峰高分布图。  
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第三节 火星电离层顶 

3.1 电离层顶定义 

在非磁化具有大气的行星上，电离层顶是其电离层和太阳风相互作用的边界

层。在电离层顶处，外部太阳风压和内部电离层压相等。其中外部太阳风压包括

太阳风热压、动压和行星际磁场磁压，内部电离层压包括电离层热压，在火星上

内部电离层压还包括火星地壳磁场磁压。一般来说，在外部太阳风压中太阳风动

压起主导作用，越靠近晨昏线太阳风动压径向分量越小，其它项开始起主导作用

[Angsmann et al., 2011]。 

 

图 3.1 Pioneer Venus Orbiter 探测的金星电离层顶。在电离层顶，电离层电子密度

和磁场强度都有一个突变[Russell and Vaisberg, 1983]。 

在金星上，金星电离层作为障碍物使太阳风发生偏转[Brace et al., 1983; 

Cravens et al., 1997; Luhmann and Cravens, 1991]，偏转太阳风流在在金星前方形

成弓激波，行星际磁场随即被压缩成磁障碍物，位于电离层外侧。当太阳风动压

显著小于电离层最大等离子体热压时，大尺度的行星际磁场被完全阻挡在电离层

外面。在电离层热压近似等于压缩磁障碍物磁压，而磁压近似等于太阳风动压的

高度上，顶部电离层电子密度有一个突变（sharp gradient），这个突变称为电离
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层顶[Nagy and Cravens, 2002]。如图 3.1 所示。这个压强过渡区在磁流体动力学

中称为切向间断面。 

在火星上，在 MEX 以前，除了 Viking 1、2 号得到的两个 in-situ 探测的火

星电离层剖面之外[Hanson et al., 1977]，人类关于火星电离层的知识大多由无线

电掩星法获得。但除了少数几个事例[Kliore, 1992; Zhang et al., 1990b]，在无线电

掩星电子浓度剖面中并没有观测到类似于金星的电离层顶结构[Nagy et al., 2004; 

Shinagawa, 2004]。2005 年 6 月，搭载在 MEX 上的 MARSIS 仪器展开天线，开

始了人类对火星顶部电离层的首次雷达观测。MARSIS 观测表明火星具有和金星

一样的电离层顶结构[Dubinin et al., 2008b]。 

3.2 MARSIS 实测和遥测中的电离层顶结构 

MARSIS 电子密度探测表明火星具有和金星一样的电子密度突变——电离

层顶[Dubinin et al., 2008b]。MARSIS 探测电离层电子密度的方法有两种。一种

是雷达遥测，其原理是垂直向电离层发射一系列无线电脉冲然后探测反射回波时

延。雷达遥测提供了 130 km 到 400 km 之间的电子密度。第二种是从当地电子等

离子体震荡激发的谐波中获取当地电子密度。实测提供了 275 km 到 1200 km 间

的电子密度。雷达遥测数据中的电离层顶厚度比实测数据的薄，这可能是因为雷

达遥测分辨率高，排除了实测电子密度随时间的变化效应[Duru et al., 2009]。 

在主动电离层探测模式中，当发射频率恰好低于当地等离子体频率时，电子

等离子体震荡在当地等离子体频率处被激发。因为震荡信号很强，当地等离子体

频率处的基波及其谐波都能够被探测器探测到[Morgan et al., 2013]。频高图是

MARSIS 数据的图形化显示，它将反射回波强度作为频率和时延的函数记录下来。

这些电子等离子体震荡的谐波在 MARSIS 频高图低频部分表现为一条条的垂直

亮纹。当等离子体频率低于 100 kHz 时，当地等离子体震荡的基波不可见，但是，

使用谐波间的频率间隔仍然可以精确计算得到当地等离子体频率[Gurnett et al., 

2008; Gurnett et al., 2005; Morgan et al., 2013]。得到了当地等离子体频率，根据

公式（2.66）也就得到了当地电子密度。 

在 MARSIS 实测电子浓度中也观测到了和金星类似的电离层顶结构 Duru et 

al. [2008]，如图 3.2 所示。在 10:16 UT 前 MARSIS 没有探测到等离子体震荡（或
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者其谐波），表明 MEX 正运行在热的、稀薄的、流速很快的太阳风等离子体中。 

 

图 3.2 2005 年 9 月 4 日，轨道 2106，MARSIS 实测电子密度随 UT、高度、经纬

度和天顶角的变化。在 10:25 UT 和~10:42 UT，实测电子密度有一个密度突变，

在密度突变区红点对应𝑁𝑒 = 1000 𝑐𝑚−3。 

从 10:16 UT 开始，当地等离子震荡的谐波突然出现，相应电子密度约20 𝑐𝑚−3。

从 10:23 UT 到 10:25 UT 当地电子密度在不到 2 min 内急剧增加到1000 𝑐𝑚−3以

上，之后，随着 MEX 高度不断下降当地电子密度持续缓慢增加，在 10:36 UT MEX

下降到近地点时密度达到6000 𝑐𝑚−3。过了近地点后，MEX 开始上升，当地电

子密度又缓慢下降到1000 𝑐𝑚−3。从 10:42 UT 到 10:47UT 当地电子密度在 5min

内又降到约20 𝑐𝑚−3。此后，在轨道的剩余部分 MARSIS 也没有探测到当地等离

子体的震荡（或者其谐波），表明 MEX 又进入到压缩太阳风中。发生在 10:23 UT

到 10:25 UT和 10:42 UT到 10:47 UT的两个密度突变以及这中间出现的类似电离

层中的电子密度都和金星电离层顶结构特征一致[Elphic et al., 1981]。 
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在金星上，电子密度突变很常见而且通常既出现在轨道入轨部分也出现在轨

道出轨部分[Brace et al., 1980]。而在火星上，极少观测到像图 3.2 一样明显的电

离层顶结构。大多数情况下，实测电子密度有很大的扰动，扰动时间尺度从几秒

到几分钟，扰动因子∆𝑛𝑒/𝑛𝑒通常大于 1，有时候甚至达到 10[Duru et al., 2008; 

Gurnett et al., 2010]，图 3.3 就是一个典型的例子。在轨道 2104 整个电离层穿越

中都能探测到电子等离子体震荡，随着 MEX 从高高度下降到近地点，电子密度

从 20-50 cm
-3 增加到 5000 cm

-3，然后随着 MEX 从近地点上升到电离层穿越结束，

电子密度下降到了 20 cm
-3。尽管电子密度在 20:59 和 21:23 UT 好像有一个较大

的密度梯度，但就整个轨道来说并没有明显的密度突变，大的密度扰动几乎覆盖

了整个轨道，无论在轨道入轨部分还是出轨部分都很难确定出明显的电离层顶穿

越。据统计，大约有 80%的轨道具有大的密度扰动[Gurnett et al., 2010]，这说明

MEX 大多数时候运行在密度扰动区。 

 

图 3.3 和图 3.2 类似。不同的是，在这个轨道上，大的密度扰动几乎覆盖了整个

轨道，有时候，相邻电子密度（7.53 s）间的变化大于 100%。 

图3.4上图是 2005年11月14号在轨道 2360上获取的一张频高图[Duru et al., 
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2009]。图中低频处（<0.5MHz，仅用于本图）的水平的电离层回波表示在“那段”

频率范围内，回波时延几乎不变，说明短时间内电子密度有一个突增。图 3.4 下

图对应于上图电子浓度剖面。下图中水平线同样表示电子密度有一个突增，从几

百𝑐𝑚−3突增到几千𝑐𝑚−3。在本次事例中，电子密度突变，即电离层顶的高度约

390 km。 

 

 

图 3.4上图是电离层顶结构附近的一张频高图。下图对应于上图的电子浓度剖面。

上图低频处水平的电离层回波和下图低浓度区水平的电子浓度剖面表示电子密

度有一个类似金星电离层顶的突变，突变发生在约 390 km 处[Duru et al., 2009]。 

3.3 电离层的上边界——电离层顶 

从 2007 年 6 月到 2013 年 8 月使用 Andrews et al [2013] 经验模型和图像处

理方法共得到 747149 个实测电子浓度数据，包括 7209 个轨道。在这么多的实测
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电子浓度剖面中，明显的电子密度突变——电离层顶结构所占比例极少，大多数

情况下，实测电子密度剖面中的密度下降总是伴随着密度扰动。而且，MARSIS

实测和遥测数据都表明在密度突变区域，电子密度总是突增到 1000 cm
-3，如图

3.2 和图 3.4 所示。所以，我们决定用密度阈值代替密度突变来确定电离层顶。 

 

图 3.5MARSIS 实测电子密度剖面平均位置。实线表示最小二乘估计所得的指数

剖面。当500 𝑐𝑚−3 < 𝑁𝑒 < 1000 𝑐𝑚−3时，平均位置开始偏离指数分布且电子密

度梯度达到最大，这说明电子密度开始偏离电离层分布，且𝑁𝑒 = 1000 𝑐𝑚−3是

火星电离层主体的上边界。 

为了研究哪个密度阈值最具有代表性，我们对实测电子密度随高度的变化进

行统计分析。在 0-4000 cm
-3 电子密度范围内取格点 30 cm

-3，在每个格点内计算

高度中值及其标准差，所得的剖面结构如图 3.5 黑点所示，垂直线表示误差棒。

Morgan 等人在进行 MARSIS 频高图分析时发现，假定火星顶部电离层电子密度

分布符合指数形式是对真实电子密度分布的一个很好的估计[Morgan et al., 2008]。

于是，我们使用下式表示的指数曲线拟合图 3.5 中的数据 

𝑁𝑒 = 𝑎 ∗ exp(𝑏 ∗ 𝑧)                                                 (3.1) 
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其中，𝑁𝑒是电子浓度，单位是 cm
-3；z 是从火星地面起算的径向距离，单位是 km。

使用最小二乘法确定系数 a 和 b，在 95%的置信区间内，系数 a 和 b 分别是

𝑎 = 6.168 × 105[3.116 × 105, 9.219 × 105]，b = -0.01542 [-0.01683, -0.01401]。指

数曲线如实线所示。容易看出，以密度范围 500-1000 cm
-3 为界，电子密度分为

上下两个区域。当𝑁𝑒 < 1000 𝑐𝑚−3时，剖面严格符合指数分布，说明电子密度

符合电离层分布。当500 𝑐𝑚−3 < 𝑁𝑒 < 1000 𝑐𝑚−3时，剖面开始偏离指数分布且

电子密度梯度达到最大，这说明电子密度开始偏离电离层分布，且𝑁𝑒 =

1000 𝑐𝑚−3是火星电离层主体的上边界。此外，当200 𝑐𝑚−3 < 𝑁𝑒 < 400 𝑐𝑚−3时，

电子密度在 600 km – 950 km 高度范围内保持不变，这表明这个高度范围可能对

应于磁场堆积边界层的平均位置，我们将在以后对其进行详细分析研究。综上分

析，我们将电离层顶定义为电子密度开始下降到< 1000 cm−3的高度，如图 3.2

红点所示。 

 

图 3.6 电离层顶厚度。电离层顶的下边界定义为从近地点往高高度移动电子密度

开始下降到< 1000 𝑐𝑚−3的高度，电离层顶的上边界定义为从高高度往近地点移

动电子密度开始增加到> 1000 𝑐𝑚−3的高度，如虚线所示。上下边界之差称为电

离层顶的厚度。 
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在图 3.6 中，电离层主体电子密度下降到< 1000 cm−3之后有一个回升，然

后又下降到< 1000 cm−3。从近地点往高高度移动电子密度开始下降到

< 1000 𝑐𝑚−3的高度称为电离层顶的下边界，从高高度往近地点移动电子密度开

始增加到> 1000 𝑐𝑚−3的高度称为电离层顶的上边界。上下边界之差称为电离层

顶的厚度，如虚线所示。 

从 2007 年 6 月到 2013 年 8 月一共度量得到 747149 个实测电子浓度数据，

包括 7209 个轨道，其中有 2018 个轨道可以确定出电离层顶，1726 个轨道可以

确定出电离层顶厚度。电离层顶厚度分布图如图 3.7 所示，电离层顶厚度主要分

布在 29-30 km 与 33-34 km 之间，均值 33 km，方差 2 km。均值和 Duru et al., [2009]

结果一致，但方差明显降低，这说明火星电离层顶的密度阈值定义具有稳健性。 

 

图 3.7 MARSIS实测数据的电离层顶厚度分布图。电离层顶厚度主要分布在 29-30 

km 与 33-34 km 之间，均值 33 km，方差 2 km。 

3.4 太阳天顶角效应 

在金星上，太阳风动压径向分量随太阳天顶角的增加而降低，所以电离层顶

高度随太阳天顶角的增加而升高，比如金星 Pioneer Venus（PV）数据表明，金

星电离层顶平均高度在低太阳天顶角约 330 km，随着太阳天顶角的增加稳定升

高，到晨昏线上时升高到约 1000 km[Brace et al., 1980]。为了研究火星电离层顶

高度是否也具有同样的特点，我们将 2018 个电离层顶数据显示在火星-太阳轨道
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坐标系（Mars Solar Orbital，MSO）中。MSO 坐标系的 x-轴从火星指向太阳，y-

轴正向反平行于火星轨道速度，z-轴由 x-轴和 y-轴的单位矢量叉乘确定，即

𝑧 = �⃗� × �⃗�。在本文中，我们对 MSO 坐标系做了一些更改，如图 3.8 所示，x-轴

不变，但是 y-轴变成了𝑅𝑐𝑦𝑙 = √𝑦2 + 𝑧2，这样，𝑅𝑐𝑦𝑙表示给定点到太阳-金星连

线的距离。由于 MEX 轨道偏见造成数据覆盖率不均，所以分析中舍弃了太阳天

顶角<10°的数据。同时，还舍弃了夜侧数据，这是因为在夜侧探测到的电离层顶

可能是脱离的电离层块状结构造成的。图中给出了 Troignon 模型计算的弓激波

和磁场堆积边界层平均位置[Trotignon et al., 2006]。下侧红色虚线表示 MEX 近地

点高度，约 250 km。电离层顶数据在近地点处突然截断，表明由于现有的飞行

器轨道限制，无法探测到出现在近地点高度以下的电离层顶穿越，MEX 近地点

高度决定了电离层顶高度的下边界。电离层顶位置通常出现在磁场堆积边界层平

均位置（约 850 km）之下。当 10°<SZA<55°时，电离层顶高度小于 600 km；当

55°<SZA<85°时，电离层顶高度小于 700 km；当 85°<SZA<90°时，电离层顶

 

图 3.8 火星实测电子密度中的电离层顶结构——火星电离层主体上边界。黑线分

别表示 Troignon et al., [2006] 模型计算的火星弓激波和磁场堆积边界层平均位

置。红色虚线表示火星电离层顶上下边界。火星电离层顶穿越大多数发生在

250-700 km 之间。 
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高度小于 600 km。电离层顶上边界分别如上侧虚线所示。这些表明，火星电离

层顶随太阳天顶角变化不明显。在这之前，Schunk and Nagy [2000]基于 Mars 

Global Surveyor 数据发现电离层顶边界层在 300 km 和 500 km 之间。Duru et al., 

[2009]等人基于和同样的 MARSIS 实测数据，但其电离层顶定义为电子浓度发生

突变的高度，发现电离层顶高度集中在 300 km 和 600 km 之间，并且随太阳天顶

角的变化不明显。我们的结果和 Schunk and Nagy [2000]以及 Duru et al., [2009]

的结果一致。 

为了检验密度阈值的有效性，我们使用阈值𝑁𝑒 = 500𝑐𝑚−3代替𝑁𝑒 =

1000𝑐𝑚−3重新确定火星电离层顶，其随太阳天顶角的变化如图 3.10 所示。红色

数据与图 3.10 数据相同，蓝色数据对应密度阈值𝑁𝑒 = 500𝑐𝑚−3。当 20°<SZA<50° 

 

图 3.9 火星电离层主体上边界随太阳天顶角的变化。电离层顶中值高度从

10°<SZA<20°开始下降，在 60°<SZA<70°上升到最大高度（~491 km）后，在昏

线附近又下降。电离层顶中值高度随太阳天顶角的变化结构和 Duru et al., [2009]

的结果一致。 

为了进一步研究电离层顶高度对太阳天顶角的依赖性，我们取太阳天顶角格

点 10°，在太阳天顶角范围10° < SZA < 90°计算电离层顶的高度中值及其上下四

分位点，结果如图 3.9 所示，垂直线表示上下四分位点。当 10°<SZA<20°时，电
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离层顶中值高度是~450 km（下四分位数（𝑞0.25）是~400，上四分位数（𝑞0.75）

是~529 km）；当 20°<SZA<50°时下降到~388 km (𝑞0.25-𝑞0.75，~339-~476 km)，在

60°<SZA<70°时上升到最大高度~491 km (𝑞0.25-𝑞0.75，~391-~592 km)，最后在晨

昏线附近下降到~413 km (𝑞0.25-𝑞0.75，~358-~500 km)。电离层顶中值高度随太阳

天顶角的变化结构和 Duru et al., [2009]的结果一致，都是从 10°<SZA<20°开始下

降，在 60°<SZA<70°上升到最大高度后，在昏线附近又下降。电离层顶中值高度

对太阳天顶角的依赖性依然不明显。 

  

图 3.10 和图 3.10 类似，红色数据是图 3.10 数据相同，蓝色数据对应密度阈值

𝑁𝑒 = 500𝑐𝑚−3。使用密度阈值𝑁𝑒 = 500𝑐𝑚
−3代替𝑁𝑒 = 1000𝑐𝑚

−3得到的电离层

顶中值高度升高约 50-100 km，但其对天顶角的依赖性依然不明显。 

时，电离层顶中值高度升高了约 50 km，当 50°<SZA<90°时，电离层顶中值高度

升高了约 100 km，但是对天顶角的依赖性依然不明显。 

在金星上，Ivanov-Kholodny et al., [1979]从金星 Venera 9 和 10 无线电掩星剖

面中确定出电离层顶，发现 Venera 电离层顶平均高度在 SZA<60°随太阳天顶角

增加缓慢升高，到晨昏线上时升高到约 600 km。和 PV 数据相比（见本节前文所

述），Venera 电离层顶高度对太阳天顶角的依赖性不强，Brace et al., [1980]将其
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主要归因于探测技术和太阳活动水平。在 PV 数据中，电离层顶定义为在电离层

电子密度发生突降的范围内𝑁𝑒 = 100 𝑐𝑚−3对应的高度[Brace et al., 1980]，而

Venera 无线电掩星方法对如此低的电子浓度不够敏感，因此确定出的电离层顶不

可避免地要高一些。如果 Venera 无线电掩星数据本身能够解析出电离层顶，那

么两种数据之间的天顶角依赖性差异应该是由其他因素导致的。对于太阳活动水

平，从 1975 年（Venera 数据）到 1979 年（PV 数据）平均太阳通量指数 S 从 80

增长到 200，电离辐射增加了 2 到 2.5 倍，日射增加导致电离层高度的中性大气

和等离子体密度同时增加，那么，受压力平衡控制的电离层顶在太阳活动水平较

低时高度较低[Brace et al., 1980]。 

在火星上，MARSIS 实测电子浓度的下限是10 − 20 cm−3，足够解析出火星

电离层上边界，所以不认为火星电离层顶对太阳天顶角依赖性不强是由探测技术

引起的。 

对于太阳活动水平，2005 年至 2013 年靠近太阳活动低年。在太阳活动低年，

外大气层温度降低，导致大气标高降低，进而导致高高度处（>200 km）可电离

的中性大气密度降低。同时，在太阳活动低年，火星峰值高度（~150 km）处的

电离通量降低。这两个效应导致电离层热压降低。其中，第二个效应更明显，因

为高高度的光电子密度受输运控制，而不受光产生率控制，详细讨论请参见第四

章。同时，由于太阳活动低年高速太阳风流更多，表明即使太阳风密度比较低，

但太阳风动压仍然更高。那么，电离层顶，也就是火星电离层上边界如果受压力

平衡控制，则必然在低高度形成。 
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第四节 火星空间等离子体边界层模型——ELS/MEX 观测 

MGS 探测表明，火星不具有有效的内禀磁场，只有局部的强地壳剩余场

[Acuña et al., 1998]，所以太阳风和火星上层大气及其电离层直接相互作用，相互

作用产生了三个永久边界层，弓激波，磁场堆积边界层和光电子边界层。早在

1965 年 Mariner 4 飞越火星时，就已经探测到弓激波[Kliore et al., 1967]。Phobos 2

和 MGS 数据表明磁场堆积边界层也是一个永久的等离子体边界层，它位于磁鞘

下方，穿越该边界层时等离子体和磁场都发生急剧的变化[Acuña et al., 1998; 

Riedler et al., 1989]。MGS 携带的电子反射仪（Electron Reflectometer，ER）探测

发现火星电离层和太阳风被一个边界层隔开。在这个边界层上方，电子能谱以加

热减速的太阳风为主；在这个边界上下方，20-50 eV 的电子通量稍微升高[Mitchell 

et al., 2001]，这可能是叠加在一起的光电子能量峰值造成的[Fox and Dalgarno, 

1979; Mantas and Hanson, 1979]，但是，ER 的能量分辨率（∆𝐸/𝐸 = 25%）太粗

糙不足以将这些能量峰值解析出来。ELS/MEX 具有的高能量分辨率∆𝐸/𝐸 = 8%

确保了这些光电子能量峰值能够解析出来，至此证实了火星空间环境中还存在一

个永久等离子体边界层——光电子边界层。 

4.1 前言 

4.1.1 火星电离层光电子 

一般来说，行星高层大气中性粒子吸收太阳连续辐射谱或者分立谱线中的光

子产生光电子，光电子和中性粒子碰撞电离具有平滑光电子能谱的作用，平滑度

的大小取决于该区域对电子传输的透明度。 

火星电离层大气主要成分是 CO2。CO2 吸收波长小于 898.5Å 的光子产生电

离。火星中性大气中的 CO2 吸收 304Å 的太阳氦线电离产生基态的CO2
+和一个

27eV 的电子。304Å 氦光子被 CO2 吸收还产生其他的电子和非基态的CO2
+。非基

态CO2
+吸收特定份额的能量逸出电子，逸出电子的能量在 21-24 eV。这两个光电

子能量峰值是能量小于 60 eV 的电子能谱中的主要特征，ELS 仪器就是设计用来

解析这两个能量峰值的。 
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Mantas and Hanson [1979]基于 Viking 1 着陆器探测的火星中性大气成分剖

面以及当时最新的原子截面数据，计算了两种磁场构型（水平和垂直）下能量在

100 eV 以下的电子能谱。模型表明，电子能谱中有两个能量在 21-24 eV 和 27eV

的能量峰值，这两个能量峰值来源于 CO2和 O 电离，其中大部分来源于 CO2电

离。光电子能量峰值几乎重合是因为 CO2 和 O 前三种离子态的电离势相同，它

们分别是 13.77 eV (X
2
Πg), 17.32 eV (A

2
Πu)和 18.10 eV (B

2Σ𝑢
+ )以及 13.62 eV (

4
S), 

17.10 eV(
2
D)和 18.50 eV (

2
P)。但是，在火星上，Fox and Dalgarno [1979]模拟表

明在 13 eV 附近，CO2 的垂直柱体光电离率是 O 的 11 倍；在 17 eV 附近，CO2

的是 O 的 5 倍；在 18 eV 附近，CO2 是 O 的 9 倍。所以，能量在 21-24 eV 和 27 

eV 的光电子主要来源于 CO2 电离。 

4.1.2 飞行器电势 

在电离层中，飞行器在稠密等离子体中运动导致的电流比受太阳辐射产生的

光电子电流大，所以在电离层中飞行器经常带负电[Barth et al., 1992; Lai and 

Tautz, 2008]。搭载在 MEX 上的 ELS/ASPERA-3 传感器确实在火星日侧电离层探

测到负的飞行器电势，通常在-4 V 到-8 V 之间[Frahm et al., 2006b]。当飞行器附

近中性粒子 O、O2 和 CO2 密度足够高时，这些粒子光电离产生能量在 21-24 eV

和 27 eV 的光电子[Frahm et al., 2006b]，这些光电子通量能够在电子能谱中表现

出明显的峰值。当飞行器带负电时，电子不得不克服负电势到达传感器，导致电

子能谱中的能量峰值相对于理论值向低能量偏移。通过能量峰值偏移可以计算出

飞行器电势。飞行器电导率很高，所以通常假定飞行器不同位置的电子和离子传

感器具有同样的飞行器电势。这表明当飞行器负电时，离子能谱向高能量偏移，

这使得 IMA 可以观测到等离子体中的部分冷离子成分[Fränz et al., 2010]。 

4.1.3 磁化状态 

在金星上，磁场堆积区像一个“垫子”将太阳风动量间接地传输给电离层

[Brace and Kliore, 1991]。电离层屏蔽电流将 IMF 阻挡在电离层外面，使得电离

层内部只有小尺度（几十千米）的磁通量管，这些磁通量管有些是穿透到电离层

内部的 IMF，有些是在电离层内部形成的。受内部电离层热压和外部太阳风动压
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的控制，电离层顶高度不断变化。当太阳风动压超过一定数值时，电离层顶高度

不再随外部太阳风的增加而降低[Brace and Kliore, 1991]。这是因为在足够低的电

离层顶高度，粒子密度很高以至于太阳风流由于 mass-loading 效应减速很快，电

离层顶高度就算降低也不再能维持压力平衡，因此磁场穿透到电离层内部，作为

内部电离层压的一部分重建起压力平衡，这种状态称为磁化状态。 

作为非磁化具有大气的行星，火星和太阳风的相互作用机制类似于金星

[Luhmann et al., 2004]，而且，火星因其电离层很弱等原因在大多数情况下处于

磁化状态[Phillips et al., 1984]。 

4.2 ELS/MEX 仪器简介 

Mars Express 轨道对研究太阳风-火星之间的相互作用非常有利。MEX 近地

点约 250 km，远地点第一年约 11,580 km，之后约 10,050 km，86°的轨道倾角使

得 MEX 能够观测到所有的空间等离子体区域，而且在某些时段能够连续观测磁

场堆积边界层达数小时[Barabash et al., 2006]。 

搭载在 MEX 上的空间等离子体和能量离子探测仪（Analyser of Space 

Plasmas and Energetic Ions for Mars Express，ASPERA-3）通过探测离子、电子和

高能中性原子来研究太阳风-火星中性大气的相互作用以及近火空间的等离子体

环境和中性大气环境[Barabash et al., 2006]。ASPERA-3 由 4 个传感器构成，分

别是中性粒子成像仪（Neutral Particle Imager (NPI）、中性粒子探测仪（Neutral 

Particle Detector ，NPD）、电子能谱仪（electron spectrometer ，ELS）和离子质

量分析仪（Ion Mass Analyser，IMA）。本文着重分析 ELS 数据。 

ELS 仪器主要探测能量范围在 1 eV-20 keV 的电子，视角4° × 360°。这360°被

分成 16 个扇区，每个扇区都是一个标准的球帽状分析仪。能量分辨率δE/E = 8%，

时间分辨率 4s。偏置电压通常置为-5 V 以保护传感器不受低能量光电子的破坏，

但同时也阻止了 ELS 探测等离子体中的冷电子（<5 eV）成分。 

4.3 确定火星空间等离子体边界层 

当超声速太阳风和火星等离子体空间相互作用时，在火星前方形成弓激波。

弓激波使太阳风减慢到亚声速，动能转换成热能导致粒子加热，这在 ELS 电子
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能谱中表现为电子能量微分通量突增，如图 4.1 所示，MEX 在 04:35:58 UT 穿越

弓激波。太阳风继续向前绕火星流动，随着 MEX 向火星不断靠近，电子微分通

量缓慢下降。在 MAG/MGS 探测中，飞行器穿越磁场堆积边界层时磁鞘波动突

降，从这里开始，磁鞘中太阳风开始绕火星流动。遗憾的是，MEX 没有携带磁

强计。但在 ELS 探测数据中，我们可以看到高能电子（≥10 eV）能量微分通量

在 05:03:30UT 有一个明显的下降，这标志着 MEX 在这里穿越磁场堆积边界层，

太阳风等离子体消失。之后过了一段时间，光电子在 05:16:40 UT 开始出现，光

电子因具有 21-24 eV 和 27 eV 的典型能量峰值很容易识别出来[Frahm et al., 

2006b]。在图 1 所示的穿越中，光电子能量峰值明显偏离其理论值，这是飞行器

带电导致的[Frahm et al., 2006b]。在 05:43:45UT 光电子能量微分通量突降，表明

MEX 离开了火星电离层。在轨道出轨部分，MEX 在 05:49:30 UT 穿越磁场堆积

边界层，这可由高能电子能量微分通量再次突增识别出来。磁场堆积边界层位置

有时候有些弥散，不能很明显地确定出来，比如此次轨道出轨穿越。很明显，

MEX 在 06:21:00 UT 再次穿越弓激波进入太阳风中。 

 

图 4.1 MEX 一个完整的轨道穿越中 ELS 电子能谱随时间的变化。同时还给出了

MEX 的高度和太阳天顶角信息，其中高度是指 MEX 飞行器到火星地面的径向

距离，该次边界层穿越主要发生在晨昏线附近。 
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图 4.2 使用 ASPERA-3 ELS 数据（2005 年 1 月 1 日到 2013 年 6 月 31 日）确定

出的弓激波、磁场堆积边界层和光电子边界层在 MSO 坐标系下的位置。边界层

位置均经过光行差校正。弓激波通常比磁场堆积边界层和光电子边界层高，磁场

堆积边界层和光电子边界层在大多数情况下位置接近甚至重合。日下点边界层数

据覆盖不均，似乎受到轨道偏见影响。 

我们基于 ELS 数据对 2005 年 1 月 1 日到 2013 年 6 月 31 日约 11000 个轨道

进行了同样的分析，共确定出 8516 次弓激波穿越，10799 次磁场堆积边界层穿

越，11514 次光电子边界层穿越。图 4.2 在 MSO 坐标系中显示了所有的边界层
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位置。其中，为了全面地显示边界层位置，图 4.2 下图的边界层显示顺序和图 4.2

上图正好相反。图中边界层位置都经过了光行差校正。MSO 坐标系和光行差校

正请参见第三章。上下两条虚线分别表示 MEX 的远地点和近地点，容易看出，

由于 MEX 轨道偏见，弓激波和磁场堆积边界层数据在距离火星 3.5 个火星半径

处被截断，而光电子边界层数据在近地点 250 km 处被截断。弓激波通常比磁场

堆积边界层和光电子边界层高，磁场堆积边界层和光电子边界层在大多数情况下

位置接近甚至重合。似乎受到轨道偏见影响，日下点边界层数据覆盖不均，在下

文分析中我们会将其剔除。 

4.4 火星空间等离子体边界层的平均位置和形态 

4.4.1 圆锥曲线模型 

火星弓激波、磁场堆积边界层自从发现以来就不断地研究其形状和位置，圆

锥曲线模型是最方便的模型之一[Russell, 1977; Schwingenschuh et al., 1990; 

Slavin et al., 1991; Trotignon et al., 2006; Vignes et al., 2000]。简单来说，首先对

MSO 坐标系下的边界层位置进行了光行差校正，则 x-轴反平行于平均太阳风速

度。假设，圆锥曲线关于 x-轴柱对称，则圆锥曲线在极坐标系(𝑟, 𝜃)下的方程是 

𝑟 =
𝐿

1 + 𝜀𝑐𝑜𝑠𝜃
                                                      (4.1) 

变换方程，得到 

1

𝑟
=
𝜀

𝐿
𝑐𝑜𝑠𝜃 +

1

𝐿
                                                     (4.2) 

其中，𝑟 = √𝑥2 + 𝑦2 + 𝑧2。为了得到最优的拟合结果，拟合过程中，焦点(𝑥𝐹, 0, 

0)可在 x-轴上自由移动，其中𝑥𝐹是自由移动的距离，所以方位角𝜃 = 𝑐𝑜𝑠−1((𝑥 −

𝑥𝐹)/𝑟)，𝜀是离心率，𝐿是半正焦弦。固定系数𝑥𝐹，在空间(1/𝑟, 𝑐𝑜𝑠𝜃)中使用线性

回归拟合，最小二乘估计确定出系数𝜀和𝐿。焦点位置𝑥𝐹的确定方法有两种，一是

使变量(1/𝑟, 𝑐𝑜𝑠𝜃)相关系数最大，一种是均方根误差最小。系数𝜀、𝐿和𝑥𝐹一旦确

定，边界层在日下点距离火星中心的距离𝑟𝑆𝐷（subsolar aerocentric distance，沿着

x-轴）和在晨昏线上距离火星中心的距离𝑟𝑇𝐷（terminator distance，沿着 y-轴）分

别是 

http://zh.wikipedia.org/wiki/%E6%9E%81%E5%9D%90%E6%A0%87
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𝑟𝑆𝐷 = 𝑥𝐹 + 𝐿/(1 + 𝜀)                                                (4.3) 

𝑟𝑇𝐷 = (𝐿
2 + (𝜀2 − 1)𝑥𝐹

2 + 2𝜀𝐿𝑥𝐹)
1/2                                 (4.4) 

边界层在尾部的直径是 

𝐷 = 2(𝐿2 + (𝜀2 − 1)(𝑥 − 𝑥𝐹)
2 − 2𝜀𝐿(𝑥 − 𝑥𝐹))

1/2
                      (4.5) 

推导以上三个公式时，注意，由𝑟 = 𝐿/(1 + 𝜀𝑐𝑜𝑠𝜃)得到𝑟 = 𝐿 − 𝜀𝑟𝑐𝑜𝑠𝜃，利用

𝑐𝑜𝑠 = (𝑥 − 𝑥𝐹)/𝑟，得到(𝑥 − 𝑥𝐹)
2 + 𝑦2 + 𝑧2 = (𝐿 − 𝜀(𝑥 − 𝑥𝐹))

2
。 

拟合 MPB 数据时还可采用双圆锥曲线模型，一个用于拟合日侧数据（x>0）,

一个用于拟合夜侧数据（x<0），两个曲线在晨昏线（x=0）上的幅度和导数一致

[Trotignon et al., 1996]。曲线在晨昏线（x=0）上的幅度实际上就是边界层的晨昏

线距离𝑟𝑇𝐷，其导数是 

𝜉

𝑟𝑇𝐷
                                                                (4.6) 

其中， 

𝜉 = (1 − 𝜀2)𝑥𝐹 − 𝜀𝐿                                                 (4.7) 

𝑟𝑇𝐷 = (𝐿
2 + (𝜀2 − 1)𝑥𝐹

2 − 2𝜀𝐿𝑥𝐹)
1/2                                (4.8) 

假定已拟合得到日侧模型(𝜀𝑑, 𝐿𝑑 , 𝑥𝐹𝑑)，根据式（4.4）参数𝑟𝑇𝐷也随之确定。

因为两个曲线在晨昏线（x=0）上的幅度和导数一致，则根据式（4.7）和式（4.8），

夜侧模型只需确定三个参数中𝜀、𝐿和𝑥𝐹中的任意一个。随着其中一个参数的确定，

其他两个参数也随之确定下来。比如，若选取𝜀𝑛为自由参数，则𝐿𝑛和𝑥𝐹𝑛也随之

确定 

𝐿𝑛 = ((1 − 𝜀𝑛
2)𝑟𝑇𝐷

2 + 𝜉2)
1/2
                                      (4.9) 

𝑥𝐹𝑛 = (𝜀𝑛𝐿𝑛 + 𝜉)/(1 − 𝜀𝑛
2)                                     (4.10) 

4.4.2 基于 ELS/MEX 观测的模型 

ELS/MEX 提供了目前数据量最大、数据最新的火星空间等离子体边界层观

测，这保证了数学分析过程中的统计意义。我们使用传统的圆锥曲线拟合得到了

3 个边界层的平均位置和形状，并和已有的模型做比较，为进一步研究各种因素

对边界层的控制作用做准备。 

对于弓激波，使用 4.4.1 节所述方法获得的弓激波平均位置和形状如图 4.3a  
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图 4.3 使用圆锥曲线最小二乘拟合得到的火星弓激波模型，其中子图 a 基于

ELS/MEX 探测，子图 b 将子图 a 中的模型和基于 Mars 系列，Phobos 2 和 MGS

探测的模型进行对比，子图 c 是子图 b 在 MEX 数据覆盖范围内的放大。和地球

一样，火星弓激波受上游区域各因素控制，偏离平均位置约±3.5𝑅𝑀。对比发现，

新模型和已有模型在 MEX 数据覆盖范围内基本一致。 



74 

 

所示，模型参数如表 4.1 最后一列所示。在拟合过程中，需要剔除受轨道偏见影

响的数据，首先需要确定未受影响的临界数据点，通过临界点寻找平均激波面法

线，将法线外侧部分剔除。和地球一样，火星弓激波受上游区域各因素控制，偏

离平均位置约±3.5𝑅𝑀。图 4.3b 给出了和其他模型的对比，图 4.3c 是图 4.3b 在新

模型覆盖范围内的放大。对比发现，新模型在日下点距离火星的距离与 Vignes et 

al. [2000]模型和 Troignon et al., [2006] 较一致，在晨昏线距离火星的距离和

Slavin and Holzer [2008]模型较一致，表 4.1 所示的模型参数也证实了这一点。但

是，MEX 无法探测到尾部（x > 3.5 RM）弓激波，所以新模型很可能因为缺少尾

部数据限制有些许收缩。总体上来说，新模型在数据覆盖范围内和已有的模型基

本一致，这表明基于 MARS 系列、Phobos 2 和 MGS 数据获得的弓激波模型也适

用于 MEX 数据。但是，新模型基于大量的 MEX 数据因而统计意义更强也更精

确。 

表 4.1 火星弓激波模型 

 Number 

of 

crossings 

Aberration xF 

 (RM)  

ε L 

(RM) 

rSD 

 (RM) 

rTD 

(RM) 

D at 

x=-16 

(RM) 

Slavin and Holzer,  

Mars 2-3-5, 1981 

14 𝑡𝑎𝑛−1 

(𝑉𝑀𝑆/𝑉𝑆𝑊) 

0.5 0.94±.04 1.94±.01 1.50±.04 2.36 11.4 

Vignes et al., 

MGS, 2000 

450 4° 0.72 1.02±.02 1.93±.01 1.67±.03 2.56±.06 18.0 

Troignon et al., 

Phobos2 and MGS, 2006  

700 4° 0.6 1.026±.002 2.081±.006 1.63±.01 2.63±.01 18.9 

This study 

(ELS/MEX) 

8516 4° 0.67 0.99±.005 1.82±.003  1.58±.007 2.38±.002 15.4 

对于磁场堆积边界层，我们使用 4.4.1 节所述的双圆锥曲线拟合方法获取磁

场堆积边界层的平均位置和形状。受轨道偏见影响，ELS/MEX 日侧观测较多，

所以我们先拟合日侧数据（x>0），在拟合过程中剔除了受轨道偏见影响的数据，

得到的模型如图 4.4a 所示，相应的模型参数如表 4.2 最后一列所示。尽管由于

MEX 轨道偏见影响，拟合过程缺少了下游区域（x < 3.5 RM）数据限制，新模型

依然克服了单圆锥曲线模型在尾部收缩的缺陷。图 4.4b 给出了新模型和其他模

型的对比，图 4.4c 是图 4.4b 在新模型覆盖范围内的放大。对比发现，基于

ELS/MEX 观测新模型和 Troignon et al. [2006]模型几乎一致，表 4.2 所示的模型 
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图 4.4 使用双圆锥曲线最小二乘拟合得到的火星磁场堆积边界层模型，其中图 a

基于 ELS/MEX 探测，图 b 将图 a 中的模型和基于 Phobos 2 和 MGS 探测的模型

进行对比，图 c 是图 b 在 MEX 数据覆盖范围内的放大。对比发现，基于 ELS/MEX

观测新模型和 Troignon et al. [2006]模型几乎一致。 
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参数也证实了这一点。 

表 4.2 磁场堆积边界层模型 

 Number 

of 

crossings 

Aberr

- 

ation 

xF  

(RM)  

ε L 

(RM) 

rSD 

 (RM) 

rTD 

(RM) 

D at 

x=-5 

(RM) 

D at 

x=-1

6 

(RM) 

Vignes et al., 

MGS, 2000 

488 4° 0.78±.01 0.90±.01 0.96±.01 1.29±.04 1.47±.08 4.27 - 

Troignon et al., 

Phobos2 and 

MGS, 2006  

901 4° 0.64±.01 

(x>0) 

1.60 

0.77 

 

1.009±.003 

1.08±.03 

 

0.528±.012 

1.25±.03 1.44±.03 5.74 10.07 

MPB 

(ELS/MEX) 

10799 4° 0.5 

(x>0) 

3.34±.14 

0.60±.005 

 

1.03 

1.19±.002 

 

0.18±.017 

1.24±.004 1.40±.002  

 

5.44 

10.96 

 

图 4.5 使用圆锥曲线最小二乘拟合得到的光电子边界层模型。rSD=rTD，表明光电

子边界层对太阳天顶角的依赖性不强，这和电离层顶一致。 

对于光电子边界层，使用 4.4.1 节所述方法拟合得到的光电子边界层模型如

图 4.5 所示，相应参数如表 4.3 所示。拟合过程中剔除了受轨道偏见影响的数据，

同时也剔除了夜侧数据，因为在夜侧探测到的光电子边界层可能来源于脱离的电

离层块状结构。光电子边界层在日下点距离火星的距离，rSD，和在晨昏线上的
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距离火星的距离，rTD，几乎相同，表明光电子边界层对太阳天顶角的依赖性不

强，这和电离层顶对太阳天顶角的依赖性一致。当 10°<SZA<70°时，光电子边界

层高度小于 1200 km；当 70°<SZA<90°时，光电子边界层高度小于 1600 km，如

图中上侧虚线所示。 

表 4.3 光电子边界层模型 

 Number of 

crossings 

Aberr- 

ation 

xF 

(RM) 

ε L 

(RM) 

rSD 

(RM) 

rTD 

(RM) 

PEB 

(2005.01 – 2013.07) 

11514 4° 0 0.003±.003 1.19±.002 1.19±.004 1.19±.002 

4.5 光电子边界层和电离层顶的差异 

在金星上，电离层顶是指内部电离层等离子体热压近似等于磁障碍物磁压，

磁障碍物磁压近似等于外部太阳风动压的位置[Elphic et al., 1980]。在这个位置上，

电离层电子密度有一个突变[Nagy and Cravens, 2002]。通常在密度突变范围内选

取一个密度阈值，比如 100 cm
-3或者 500 cm

-3 来确定金星电离层顶位置[Knudsen 

et al., 1979]。在火星上，因为 MEX 没有携带探测电离层电子密度的仪器，我们

没有办法使用压力平衡来定义电离层顶。基于 MARSIS 实测电子密度剖面，Duru 

et al. [2008]观测到和金星电离层顶一样的电离层电子密度突变，但 MARSIS 实

测电子密度扰动很大，像这样明显的密度突降只占 20%[ Duru et al., 2009; Gurnett 

et al., 2010]。因此，我们决定寻找一个密度阈值来定义火星电离层顶。在第三章

中，通过对MARSIS实测电子浓度的分析，发现当500 𝑐𝑚−3 < 𝑁𝑒 < 1000 𝑐𝑚
−3时

电子密度梯度最大，这说明𝑁𝑒 = 1000 𝑐𝑚−3是火星电离层主体的上边界的最佳

表征。因此，我们将火星电离层顶定义为电子密度开始下降到< 1000 cm−3的位

置，如图 4.6a 所示。但是，MARSIS 不具有能量分辨率，所以无法将光电子从

电离层电子中解析出来，因此 MARSIS 数据只能用来确定电离层顶而不能用来

确定光电子边界层。 

火星中性大气 CO2 和 O 吸收太阳 HeII 线产生能量在 21-24 eV 和 27 eV 的光

电子，其中大部分光电子来源于 CO2 电离[Fox and Dalgarno, 1979]。火星电离层

光电子因其具有的典型能量峰值可以用来定义光电子边界层——光电子通量开
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始明显下降的位置[Dubinin et al., 2006a; Lundin et al., 2004]。在火星快车以前，

MGS 携带的 ER 探测发现电子能谱中能量在 20-50 eV 的电子通量有一个明显的

抬升，这和 Mantas and Hanson [1979]和 Fox and Dalgarno [1979]的模型一致。但

是，ER 的能量分辨率（∆𝐸/𝐸 = 25%）太粗糙不足以将光电子能量峰值解析出

来。MEX的探测技术有了很大的发展，它携带的ELS/ASPERA-3能量分辨率（𝛿𝐸/

𝐸 = 8%）很高，足够将电子能量峰值解析出来[Barabash et al., 2006]。在 ELS 电

子能谱中，我们将光电子边界层确定为 CO
2 光电子能量峰值开始消失的位置。

由于光电子边界层的自动探测技术导致的误差更多，我们选择手动度量，在图

4.6b 中 ， 光 电 子 边 界 层 被 确 定 为 电 子 微 分 通 量 下 降 到

2 × 107 𝑒𝑉𝑐𝑚−2𝑠−1𝑠𝑟−1𝑑𝑒𝑉−1的位置。在轨道入轨部分，光电子边界层比电离层

顶高~200 km，在轨道出轨部分，光电子边界层和电离层顶几乎重合。 

2006 年，Fränz et al., [2006]基于 ELS 数据，通过对粒子计数进行积分或者

对等离子体速度相空间分布进行高斯拟合，首次获得了火星空间等离子体环境的

宏观参数，包括密度、速度和温度[Fränz et al., 2006]。但是，由于 ASPERA-3 仪

器在不同条件下的运行状态尚未完全得知，文中给出的校正参数随着 ASPERA-3

运行也会发生改变，但预期基本方法依然有效，获得的等离子体宏观参数不会有

太大的改变。而且，Fränz et al., [2006]方法表明 300 km 高度处的最大电子浓度

达到1000 cm−3，和无线电掩星技术探测的电子浓度水平一致，但若要解决电离

层粒子产生的压强是否和外部太阳风压平衡的问题，还需要研究 ASPERA-3 的

重离子数据。即使如此，由于-5 V 的偏置电压阻止了 ELS 探测等离子体中的冷

电子（<5 eV）成分，Fränz et al., [2006]方法计算的电子密度只有在电子能量分

布较高（>5 eV）或者飞行器电势为正的时候才有效。所以，基于 ELS 数据计算

的电子浓度发生突变的位置对应的是太阳风停止的地方，而不是电离层电子开始

的地方。 

根据以上分析可知，在 MEX 以前，电离层顶和光电子边界层的差异一直不

清楚，两个名词经常混用。MEX 的探测技术有了很大的发展，其携带的 MARSIS

仪器和 ASPERA-3 仪器能够分别探测火星电子密度和电子能量，进而能够同时

确定出电离层顶和光电子边界层。而且，MEX 探测的大量数据使得我们能够从

统计上分析两者之间的差异。为了尽量避免时间和空间效应对结果的影响，我们
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选择同一时间段（2005 年 6 月到 2013 年 6 月）来分析电离层顶和光电子边界层，

其中，电离层顶数据量为 2018，光电子边界层数据量,约 10900。 

图 4.6 是 MEX 一个典型的电离层穿越事件。a 图是 MARSIS 仪器探测的当地电

子浓度剖面，b 图是 ELS 电子能谱随时间的变化，c 图是 MEX 飞行器距离火星

地面的径向距离，d 图是 MEX 飞行器所在处的太阳天顶角。在轨道入轨部分，

光电子边界层比电离层顶高~200 km，在轨道出轨部分，光电子边界层和电离层

顶几乎重合。 
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图 4.7 显示的是电离层顶和光电子边界层对太阳天顶角的依赖性。对于电离

层顶，数据一样，天顶角依赖性也和图 3.9 一致。对光电子边界层也采用同样的

分析，当 10°<SZA<40°时，中值高度是~553 km（𝑞0.25-𝑞0.75，~421 km - ~763 km）；

当 40°<SZA<80°时，升高到~633 km (𝑞0.25-𝑞0.75，~476 - ~851 km)，然后在晨昏

线附近又下降到~563 km (𝑞0.25-𝑞0.75，~440 - ~718 km)。这说明，尽管光电子边

界层在高太阳天顶角升高了约 200 km，但是光电子边界层高度随太阳天顶角的

增加并不严格升高，这表明光电子边界层中值高度对太阳天顶角的依赖性不强。

此外，从原始数据可以发现，光电子边界层高度通常高于电离层顶，最显著的一

个特征就是光电子边界层中值高度比电离层顶高了~200 km。 

 

图 4.7 电离层顶（粉红）和光电子边界层（灰色）的太阳天顶角依赖性。光电子

边界层中值高度（黑色圆点）和电离层顶中值高度（红色圆点）一样，对太阳天

顶角的依赖性不强。一个显著的特征是光电子边界层中值高度比电离层顶高了

~200 km。 

第三章中分析了电离层顶对太阳天顶角依赖性不明显的原因。对于光电子边

界层，一个可能的原因是火星电离层总是处于磁化状态[Phillips et al., 1984]。边
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界层内部的水平磁场能够有效地阻止等离子体的垂直传输，导致晨昏线附近的光

电子边界层在较低的位置形成。 

为了进一步分析太阳天顶角依赖性，我们将电离层顶和光电子边界层数据重

新显示在 MSO 坐标系中，并用上述圆锥曲线拟合方法得到这两个边界层的平均

位置和形状，如图 4.8 所示，相应参数如表 4.4 所示。其中，光电子边界层虽然

少了 2005 年 1 月至 6 月的数据但其模型几乎没有改变。图中一个显著的特征依

然是光电子边界层中值高度比电离层顶高了~200 km。 

 

图 4.8 使用圆锥曲线拟合得到的电离层顶（红色）和光电子边界层（黑色）平均

位置和形状。一个显著的特征是光电子边界层中值高度比电离层顶高了~200 km。 

表 4.4 电离层顶和光电子边界层模型参数 

 Number of 

crossings 

Aberr- 

ation 

xF 

(RM) 

ε L 

(RM) 

rSD 

(RM) 

rTD 

(RM) 

Ionopause 2018 4° 0 0.015±.004 1.14±.001 1.12±.004 1.14±.001 

PEB 10900 4° 0.001 0.005±.008 1.19±.002 1.19±.009 1.19±.002 

研究电离层顶和光电子边界层差异最保险的方法是分析这两个边界层同时

出现的情况。从 2005 年 6 月到 2013 年 6 月电离层顶和光电子边界层同时出现的

事例有 1394 例，其中在日则且 SZA>10°的占 992 例。我们对这 992 例进行同

样的太阳天顶角效应分析和圆锥曲线拟合，结果分别如图 4.9 和图 4.10 所示，和
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图 4.9 相应的参数如表 4.5 所示，和图 4.10 相应的模型参数如表 4.6 所示。可以

发现，这两个边界层的太阳天顶角依赖性结构变得更加明显，而且因为数据量显

著改变，其对应的圆锥曲线模型也有些许改变，但是，这两个边界层对太阳天顶

角的依赖性依然不强，而且光电子边界层中值高度依然比电离层顶高了~200 km。

图 4.11 显示了电离层顶和光电子边界层高度差（𝑟PEB − 𝑟Ionopause）的直方图，

其中𝑟表示边界层距离火星中心的径向距离。由图 4.11 可以看出，光电子边界层

比电离层顶高的事例接近 90%，其中在 35%的事例中光电子边界层至少比电离

层顶高了 200 km。𝑟PEB − 𝑟Ionopause的中值约 116 km (q25 - q75: ~25 – ~280 km)。但

是，这些结果只来源于 992 个事例，因此其统计显著性水平较低。 

 

图 4.9 和图 4.7 相同，但这里对应的是同时出现的电离层顶（红色）和光电子边

界层（黑色）。 

表 4.5 电离层顶和光电子边界层的太阳天顶角依赖性。 

SZA [deg] 10-20 20-30 30-40 40-50 50-60 60-70 70-80 80-90 

hmedian,Ionopause 

[q25, q75] 

[km] 

469 

[408, 563] 

387 

[333, 519] 

388 

[339, 495] 

392 

[342, 452] 

443 

[375, 540] 

501 

[421, 608] 

444 

[386. 553] 

413 

[362, 488] 

hmedian,PEB 

[q25, q75] 

 [km] 

640 

[473, 943] 

561 

[400, 773] 

540 

[409, 745] 

534 

[422, 732] 

616 

[467, 782] 

640 

[524, 824] 

649 

[501, 946] 

528 

[428, 675] 
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图 4.10 和图 4.8 相同，但这里对应的是同时出现的电离层顶（红色）和光电子边

界层（黑色）。 

表 4.6 电离层顶和光电子边界层的圆锥曲线模型参数。 

 
Number 

of 

crossings  

Aberr 

-ation  

focus 

(RM)  

eccentricity Lami-latus 

rectum (RM) 

subsolar 

areocentric distance 

(RM) 

terminator distance 

(RM) 

PEB 
1394 4° 0  0.019±.020  1.20±.004 1.18±.024 1.20±.004 

Ionopause 
1394 4°  0 0.013±.005 1.14±.002  1.13±.005 1.14±.002 

无论是太阳天顶角依赖性还是模型都表明电离层顶和光电子边界层不是同

一边界层，二者相差了~200 km，这可能是光电子跨磁力线传输导致的。 

Mantas and Hanson [1979]基于 Viking 1 着陆器探测的火星中性大气成分剖

面以及当时最新的原子截面数据，计算了两种磁场构型（水平和垂直）下能量在

100 eV 以下的电子能谱。如前文所述，模型表明火星电离层中能量在 21-24 eV

和 27 eV 的光电子主要来源于 CO2 电离。模型还表明在 130-150 km 以下，不同

能量段的光电子通量几乎相同，不受磁场构型影响。但在 130-150 km 之上，垂

直磁场构型下的光电子通量比水平磁场构型下的降低了约 2 个因子，这表明光电

子能够沿着垂直磁场线向上传输，而水平磁场却将光电子局限在其产生的高度。 
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图 4.11 电离层顶和光电子边界层之差𝑟PEB − 𝑟Ionopause的分布图。在日侧

（SZA>10°），这两个边界层同时出现在 992 次电离层穿越中，其中，光电子边

界层比电离层顶高的事例接近 90%，其中在 35%的事例中光电子边界层至少比

电离层顶高了 200 km。 

随后，[Haider et al., 2010]模拟了两种地壳场构型（水平和垂直）下的光电子通

量，也证实了这两种磁场效应。在金星上，[Cui et al., 2011] 通过模拟也证实了

光电子传输受磁场构型的控制。Mantas and Hanson [1979]当时认为水平磁场模型

适用于火星赤道，因为赤道处的磁场主要是水平磁场，无论是感应磁场还是内禀

磁场；而如果火星具有内禀磁场，则垂直磁场模型适用于高纬。1998 年 MGS 探

测已经表明火星不具有有效的内禀磁场，只具有局部强剩余地壳场。所以水平磁

场模型既适用于高纬也适用于低纬，而垂直磁场只适用于地壳剩余场[Frahm et 

al., 2006b]。此外，火星电离层中普遍穿在着磁通量管，既包括 IMF 穿透到电离

层中也包括和局部形成的。 

我们据此推断，当火星中性大气密度足够高时，CO2 和 O 吸收太阳紫外辐
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射线或者 X 射线产生光电子。在逃逸层顶大气稀薄，逸出的光电子能够沿着磁

力线（地壳场或者磁通量管）向上传输，所以在较高高度观测到的光电子大多是

从逃逸层顶传输来的。到传输到某一高度时，太阳风和火星电离层相互作用产生

的全球性大尺度水平磁场开始起主导作用，等离子体的垂直传输因为磁场强度增

大或者磁场方向变得更加水平而停止，这时光电子边界层有可能和电离层顶出现

在同一位置。但大多数情况下，电离层顶过渡区内充满了扰动，例如

Kelvin-Helmholtz 不稳定性导致的扰动，在某种触发机制下，磁场扰动使得具有

较高能量的光电子横越磁力线进入到磁场堆积区，而电子能量较低，磁回旋半径

相应较小，横越磁力线的可能性也较小。这种情况下，探测到的光电子边界层明

显高于电离层顶。NASA 发射火星大气和逃逸演化飞行器（Mars Atmosphere and 

Volatile Evolution，MAVEN）于 2014 年 9 月 21 号成功进入火星轨道，其携带的

仪器能够同时对电离层等离子体和磁场进行测量，这些探测有助于详细地解决电

离层顶和光电子边界层的差异。 

4.6 火星地壳磁场对光电子边界层和电离层顶的影响 

在空间探测发展最初，人类就已经向火星发射探测器探测火星空间等离子体

环境特性。世界上第一个成功的火星探测计划，Mariner 4，到达距离火星 3.9 倍

火星半径的距离，首次探测到了火星等离子体和磁场[Kliore et al., 1967]，但它未

能将真实的火星磁场与扰动的行星际磁场区分开来。在此后三十多年的时间中，

由于探测器距离火星太远（>~800 km）或者没有携带磁场探测仪器，人类一直

没有解决火星磁场本质属性问题。1997 年 9 月 11 日火星全球勘探者（Mars Global 

Surveyor，MGS）到达火星并迅速建立起高离心率椭圆轨道（轨道近地点 105 km

到 175 km，远地点是 17 个火星半径），首次对电离层峰值高度以下的磁场进行

探测，探测表明，火星不具有有效的内禀偶极磁场，只具有局部的强地壳磁场

[Acuña et al., 1998]。 

火星地壳场主要分布在 120°W-210°W 和 30°S-85°S，磁场强度甚至高达

~1600 nT（100 km）[Acuña et al., 1999]。地壳场磁压（𝐵2 2𝜇0⁄ ）增加到电离层

热压，抬高了抗衡太阳风压的障碍物高度，局部打断了太阳风和火星电离层的全

球性相互作用。在本节，我们着重研究火星地壳场对电离层顶/光电子边界层的
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影响。 

Mitchell et al., [ 2001] 基于 290 个 MGS 实验轨道（science phasing orbit）数

据发现光电子边界层高度和火星地壳场没有明显的相关关系，但这个结果可能受

到轨道偏见和数据量不足的影响。Duru et al. [2009] 基于 MARSIS 实测电子浓度

剖面发现强地壳场（> 100 nT）区域的电离层顶高度比弱地壳场（< 100 nT）区

域高了约 60-100 km。从 2005 年到 2013 年我们收集到 2018 个电离层顶穿越，

11514 次光电子层穿越，大量的使得我们能够定性地描述火星地壳场对电离层顶

/光电子边界层的作用。 

 

图 4.12 电离层顶/光电子边界层高度地图及其对应的火星地壳场总强度地图。a

图电离层顶高度地图；b 图是和电离层顶所在位置对应的火星地壳场总强度地图；

c 图光电子边界层高度地图；d 图是和光电子边界层所在位置对应的火星地壳场

总强度地图。 

首先使用 Cain et al., [2003] 模型获得电离层顶/光电子边界层所在经纬度和
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高度的火星地壳场总强度，然后在图 4.12 中分别画出电离层顶/光电子层高度地

图及其对应的总磁场强度地图，可以发现，这两个边界层高度在 120°W-210°W 和

30°S-85°S 强地壳场区域明显比其他区域高。注意，我们在研究电离层顶/光电子

边界层高度时没有进行太阳天顶角归一化，这是因为电离层顶/光电子边界层高

度没有明显的太阳天顶角依赖性，如上文所述。 

 

图 4.13 取纬度格点 5°计算电离层顶（上）/光电子边界层（下）均值高度及其方

差，误差棒对应于每个格点中的一个方差。 
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图 4.14 火星强地壳场集中在 120°W-210°W，直方图表示该经度范围内（实线）

和范围外（虚线）的电离层顶（上）/光电子边界层（下）高度分布。 

为了尽量避免太阳辐射通量和太阳风动压的影响，我们取纬度格点 5°，在

每个格点内计算电离层顶/光电子边界层的均值高度及其方差，结果如图 4.13 所

示。可以发现，电离层顶均值高度在南半球位于~420 km 到~480 km 之间，高于

总的均值高度~420 km，而在北半球位于~360 km 到~420 km 之间，低于总的均

值高度；同时，电离层顶高度在北半球的变化性比南半球强。光电子边界层均值
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高度在南北半球是~710 km，而在北半球是~590 km；而且，光电子边界层高度

变化性在南半球也比北半球强。这表明电离层顶/光电子边界层高度具有纬度依

赖性，南北半球均值高度相差~100 km。值得注意的是，MEX 经常在同一轨道中

穿越南北半球，这保证了数据大体上不受半球条件影响。 

火星地壳场空间分布区域有限，强地壳场在经度上主要集中在120°W-210°W。

为了进一步研究经度效应，我们将数据分为两部分，一部分位于该经度范围内，

一部分位于该经度范围外。其中，位于该经度范围内的电离层顶有 238 个，光电

子边界层有 1892 个。图 4.14 给出了电离层顶/光电子边界层高度的直方图。对于

电离层顶高度，虽然经度范围内（实线）和范围外（虚线）的分布都集中在 500 

km，但是强地壳场区域的分布较宽，方差分别是 118 km 和 102 km。对于光电子

边界层高度，经度范围内（实线）和范围外（虚线）的分布分别集中在 600 km 

和 500 km，而且，强地壳场区域的分布较宽，方差分别是 293 km 和 249 km。这

表明，强地壳场区域的电离层顶/光电子边界层高度变化性都较强。 

为了定量研究火星地壳场总强度对电离层顶/光电子边界层的影响，我们取

磁场强度格点 10 nT，在每个格点内计算电离层顶/光电子边界层中值高度及其方

差，然后使用函数y = a ∗ log(x) + b拟合这些中值数据，得到的结果如图 4.15 所

示。在 50 nT 以下，电离层顶/光电子边界层中值高度随着磁场强度的增加而升

高；在 50 nT 以上，中值高度与磁场强度的关系达到饱和。这是因为火星地壳场

强度随高度的变化呈1 𝑟3⁄ （类似于偶极场）或者1 𝑟2⁄ （类似单偶极子）衰减，

在低高度，地壳场磁压（𝐵2 2𝜇0⁄ ）增加到电离层热压，抬高了电离层顶/光电子

边界层高度，但在高高度，地壳场磁压很弱不足以和外部压强抗衡，所以依赖关

系达到饱和。 
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图 4.15 取磁场强度格点 10 nT，在每个格点内计算电离层顶/光电子边界层中值

高度及其方差。使用函数y = a ∗ log(x) + b拟合中值数据得到的结果如红线所示，

其中，对于电离层顶，拟合参数为 a=66.3（36.82, 95.77），b=232（116.5, 347.4），

其中，括号内的数值表示 95%的置信区间；对于光电子边界层，拟合参数为

a=117.8（82.94, 152.6），b=311.5（169.9, 453.2）。 
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第五节 总结和展望 

5.1 工作总结 

火星不具有全球内秉磁场，所以火星上层大气/电离层与太阳风直接相互作

用。直接相互作用在近火空间产生了多个空间等离子体区域及其边界层。这些边

界层包括弓激波、磁场堆积边界层、光电子边界层和电离层顶。自 2003 年 MEX

进入火星轨道至今，其携带的 MARSIS 仪器和 ASPERA-3 仪器对火星空间等离

子体进行了直接的长期的探测，为研究火星电离层及其与太阳风的相互作用提供

了时间跨度最长、分辨率最高、覆盖区域最广的观测数据。借助于这些观测，我

们取得了如下成果： 

1. 发展了一种基于经验正交基函数的火星频高图反演新方法，该方法收敛

更快，稳定性更好，为处理大量 MARSIS 频高图提供了有效工具。 

2. 从2005年到2009年，使用基于经验正交基函数的新反演方法，从MARSIS

频高图中获取了约 305,000 个峰高数据，发现电离层峰高集中在 130 km，峰高展

宽 115 – 145 km。 

3. 从 2005 年到 2013 年，基于 MARSIS 探测的当地电子浓度剖面和

ELS/ASPERA-3 探测的电子能谱分别获得了 2018 次电离层顶穿越和 11514 次光

电子边界层穿越。研究发现光电子边界层平均位置比电离层顶高了~200 km，这

可能是光电子的跨磁力线传输导致的。还发现光电子边界层/电离层顶平均位置

随地壳磁场强度增加而升高，在 50 nT 时达到饱和；不显著依赖于太阳天顶角，

但具有明显的经纬度依赖性。 

4．从 2005 年到 2013 年，基于 ELS/ASPERA-3 电子能谱数据，我们还获得

了约~8500 次弓激波穿越，~10800 次磁场堆积边界层穿越，并且使用圆锥曲线拟

合获得了这两个边界层的平均位置和形态的新模型，证实了前人对弓激波和磁场

堆积边界层位置和形态的预测。 

5.2 工作展望 

我们基于 MARSIS 雷达和 ELS/ASPERA-3 探测仪器，分别获得了大量的火

星顶部电离层电子浓度剖面数据和火星空间等离子体边界层数据，包括弓激波、
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磁场堆积边界层、光电子边界层和电离层顶。基于已有的工作，我们将以下三个

方面来展开更加系统化的工作： 

基于 MARSIS 和 ASPERA 观测建立的大量数据库，协同最新的 MAVEN 观

测，进一步 

1. 研究光电子边界层/电离层顶处的压力平衡。 

2. 研究控制 BS、MPB、PEB 和 Ionopause 位置的物理要素，比如太阳风动

压，太阳 EUV 辐射等。 
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