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摘 要

摘 要

尘埃对星系观测性质和演化有重大影响。尘埃吸收可见光辐射进而影响星

系的观测性质。尘埃的吸收取决于尘埃的物理和化学性质以及尘埃的几何分布。

一个好的尘埃几何模型可以帮助我们更好地改正星系的减光和理解尘埃的性质。

但是，在过去研究中使用的连续尘埃模型会低估红外辐射，而额外引入光学厚

团块则会低估 Balmer减幅。在这个工作中，我们采用了 SDSS的光纤光谱数据，
同时结合 MPA-JHU和 Simard等人的工作，得到了类银河系盘星系样本和面向
恒星形成星系样本，并测量了这些星系的发射线红化和恒星红化。在这个工作

中，我们提出了一个新的双成分尘埃几何模型，即“巧克力碎曲奇”（Chocolate
Chip Cookie，CCC）模型。在这个模型中，产生发射线辐射的团块状星云区像曲
奇饼中的巧克力碎一样被嵌入到一个弥漫的恒星/ISM盘中。通过引入团块尘埃
的连续化近似，并忽略尘埃散射效应，我们的模型能够解析地描述发射线和恒星

连续谱的尘埃减光。我们的模型成功同时拟合了基于 SDSS的大样本盘恒星形成
星系数据中得到的发射线红化和恒星红化与倾角的关系。我们的模型显示，对

于 SDSS样本中类银河系盘星系来说，团块星云盘的标高大约是恒星盘的一半，
标长是恒星盘的 1.6倍，而每个团块在 V波段的典型光深 𝜏cl,V大约是 0.5。在考
虑孔径效应之后，我们的模型对尘埃减光-倾角关系的预测也与观测结果一致且
能够给出合理的星系物理尺度。不仅如此，在我们的模型中，恒星的减光曲线自

然取决于倾角和光深，其中值情况与经典的 Calzetti减光曲线一致。我们还发现，
对于不同质量星系，这些参数有系统性的变化，这种变化可以帮助我们理解星系

中尘埃结构的演化。更具体的说，我们模型中团块光深这一参数可以指征星系内

H II区的尘气比。这个方法与经典的用红外辐射来探测尘气比相比，可以用的样

本数量大大增加。借助这个大样本数据，我们进一步研究了尘气比和尘金比与

恒星质量、气相金属丰度之间的关联性。我们发现，尘气比随着星系质量单调增

加。在给定的恒星质量下，尘气比与气相金属丰度呈线性相关。这些结果充分表

明，星系的尘金比与星系质量有关。这也揭示了星系中尘埃与金属存在长时标的

共轭演化，短时标的气体内流过程不会影响尘埃和金属的比率。由于 CCC模型
的约束来自于光学波段的红化数据，结果不受光学厚尘埃成分的影响，模型的红

外辐射需要进一步探讨。此外，我们约束模型使用的数据为 SDSS单光纤光谱数
据，星系外围的性质值得做进一步讨论。
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Abstract

Abstract

Dust has a significant impact on the properties and evolution of galaxies. The dust
absorption of optical emission affects the observational properties of galaxies. The dust
absorption depends on the physical and chemical properties and the geometry distri-
bution of the dust. A well-defined dust geometry model can help us understand the
properties of dust and improve the measurements of the physical properties of galaxies.
However, the continuous dust model used in previous studies underestimates infrared
radiation, while the introduction of optically thick clumps underestimates Balmer decre-
ment. In this work, we used fiber spectroscopic data from SDSS, combined with the
catalog of MPA-JHU and Simard et al. to obtain a sample of MW-like disk galaxies and
a sample of face-on star forming galaxies, then we measure the emission line reddening
and stellar reddening of these galaxies. In this work, we propose a new two-component
dust model, the ”Chocolate Chip Cookie” (CCC) model, where the clumpy nebular re-
gions are embedded in a diffuse stellar/ISM disk, like chocolate chips in a cookie.

By approximating the binomial distribution of the clumpy nebular regions with
a continuous Gaussian distribution and omitting the dust scattering effect, our model
solves the dust attenuation process for both the emission lines and stellar continua via
analytical approaches. Our Chocolate Chip Cookie model successfully fit the inclina-
tion dependence of both the effective dust reddening of the stellar components derived
from stellar population synthesis and the emission lines derived from the Blamer decre-
ment for a large sample of Milky-Way like disk galaxies selected from the main galaxy
sample of the Sloan Digital Sky Survey (SDSS). For a typical Milky-Way like galaxy,
our model obtains the best estimates of the geometric parameters of the dust compo-
nents of the MW-like galaxies. Our model shows that the clumpy nebular disk is about
0.45 times thinner and 1.6 times larger than the diffuse ISM component, whereas each
clumpy region has a typical optical depth 𝜏cl,V ∼ 0.5 in 𝑉 band. After considering the
aperture effect, our model predictions for the dust attenuation-inclination dependence
are consistent with observations and also provide reasonable physical scales for galaxies.
Moreover, in our model, the dust attenuation curve of the stellar population naturally has
an inclination dependence and its median case is consistent with the classical Calzetti
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law.

We also find that the parameters in CCC model vary systematically for galaxies
of different stellar masses, which can help us understand the dust evolution in galaxies.
Specifically, the clump optical depth in our model indicates the dust-to-gas ratio in H II

regions. Compared to the classical method of using infrared radiation to probe dust-to-
gas ratios, this method can be applied to a much larger sample considering that there
are much more available optical observations than infrared observations. By binning
galaxies into stellar mass and gas-phase metallicity bins and interpreting 𝜏cl as the dust
to gas ratio (DGR) of H II regions, we further investigate the correlations between DGR
and stellar mass, and between DGR and gas-phase metallicity, respectively. We find that
DGR increases monotonically with the stellar mass of galaxies. At a given stellar mass,
DGR shows a linear correlation with the gas-phase metallicity, which implies a constant
dust to metal ratio (DTM) of galaxies at a given stellar mass. These results indicate that
the DTM of galaxies is simply a function of their stellar masses, revealing the long-
term conjugate evolution of dust and metal in galaxies, and indicating that short-term
gas inflow processes do not affect the dust-to-metal ratio.

Due to that the constraints on the CCC model are taken from optical observations,
the infrared radiation predicted by CCC model needs further exploration. In addition,
the CCC model is constrained by SDSS fiber spectra, and the properties of outskirts of
galaxies require further investigation.

KeyWords: Disk galaxies(391)-Galaxy structure(622)-Extinction(505)-Interstellar dust(836)-
Interstellar dust extinction(837)
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第 1章 绪论

第 1章 绪论

1.1 引言

在恒星形成星系中，尘埃是星际介质（ISM）的关键组成部分之一，由星际
介质中的金属元素（主要是 O、C、Si、Mg、Fe等）构成，主要可以分为两种尘
埃类型：一种是硅酸盐尘埃，另一种是碳基尘埃（包括无定型碳、石墨和多环芳

香烃（PAH）等）。尘埃颗粒大小通常在 5nm到 250nm之间 (Draine, 2011)。尘埃
颗粒是恒星演化的产物。尘埃颗粒在处于演化末期的恒星星风或超新星遗迹中

形成，然后扩散到星际介质中 (Draine, 2011)，在星际介质中又由于一系列不同
的物理过程，它们的质量和大小也随之发生改变 (Asano等, 2013)。虽然尘埃在
星际介质中质量占比仅为 0.1%到 1%左右，但是对星系的各种性质有重大影响。
例如，尘埃是各种化学反应的催化剂，宇宙中含量最丰富的的分子 H2就主要是

在尘埃表面催化形成的 (Gould等, 1963)。尘埃还在恒星形成过程中对分子云的
冷却起到促进作用 (Schröder等, 2007)。

图 1-1一个典型的恒星形成主序星系的能谱分布（SED）(Galliano等, 2018)

如图1-1所示，在观测上，尘埃会在从紫外到近红外波段吸收和散射恒星辐
射的光（图中蓝色阴影区域，912Å到约 5𝜇m）；并在中红外到远红外波段以热
连续谱的形式再发射，或者某些小颗粒碳基尘埃（PAH）会在近红外波段产生分
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子发射线（图中红色阴影区域）。在恒星形成主序星系中，这种被称为辐射转移

的过程使得尘埃的红外辐射能量占星系全波段辐射能量的近一半。如果是在极

亮红外星系中，这个占比可能高达 99%(Clements等, 1996)。此外，由于尘埃对
可见光的吸收作用，会使得星系的测光性质发生重大改变。比如说，如图1-2所
示，在侧向星系中，通常能够看到一条被称为尘埃带的明显暗条结构。这种尘埃

带结构也反映了尘埃独特的空间分布性质。

 NGC 4645 NGC 5907 NGC 3628 

图 1-2三个典型的侧向星系：NGC4645、NGC3628和 NGC5907。图片来自于网络

正是因为尘埃对观测的种种影响，如何对尘埃的吸收效应进行改正成为星

系研究中的重要课题之一。对尘埃吸收效应进行正确衡量不仅要求我们理解尘

埃自身的物理性质，也需要我们了解尘埃在星系中的分布情况。

1.2 尘埃的红外观测性质

尘埃影响了我们对星系结构的理解，因为它影响了星系的面亮度轮廓。尘

埃的吸收效应确实会因在不同视线方向上和不同星系中而有很大的不同 (例如，
Calzetti等, 2000; Pierini等, 2004; Wild等, 2011a; Battisti等, 2017)。了解尘埃在星
系中的分布情况是纠正这些吸收效应的一个必要步骤。红外辐射，作为尘埃的

直接观测证据，可以用来表征尘埃的空间分布性质。迄今为止，ISO1、Spitzer2、
Herschel3、IRAS4、Planck5等红外空间设备为研究星系尘埃的红外观测性质提供
了河外星系从近红外到亚毫米范围各种波段大量尘埃辐射观测数据。

1波长范围 5 − 210 𝜇m；1995 − 1998
2波长范围 3 − 160 𝜇m；2003 − 2009
3波长范围 55 − 672 𝜇m；2009 − 2013
4波长范围 12 − 100 𝜇m；1983
5波长范围 300 𝜇m − 1 cm；2009 − 2013
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第 1章 绪论

借助于 ISO的观测数据，特别是 7𝜇m和 15𝜇m的数据，盘星系的中红外空
间分布性质已经得到深入研究。研究发现，中红外和光学波段有非常相似的形

态和聚集指数 (Boselli等, 2003)，但是中红外标长比光学标长略小 (Malhotra等,
1996)，同时中红外的旋臂比光学波段的更明显 (Vogler等, 2005)。许多研究也表
明，中红外盘的标长和 CO、H𝛼 发射线或者射电的标长相似 (Sauvage等, 1996;
Walsh等, 2002; Vogler等, 2005)。特别是与 H𝛼 辐射的关系表明，星系中中红外
辐射是由恒星形成引起的。事实上，在恒星形成区，中红外辐射变强了。在有了

Spitzer之后，更高的分辨率和灵敏度为研究星系中尘埃的分布，特别是径向轮廓
提供了更好的数据。Spitzer确认聚集指数会随波长变化而变化。Muñoz-Mateos
等 (2009c)通过研究了 75个邻近星系的径向轮廓发现从 5.8𝜇m到 8𝜇m，聚集指
数发生了下降。

从 ISO 的观测中可以看出，红外辐射的标长随着波长的增加而增加 (Hip-
pelein等, 2003)。也就是说，远红外（FIR）的标长会比光学标长更长 (Tuffs等,
1996; Alton 等, 1998; Haas 等, 1998; Davies 等, 1999; Trewhella 等, 2000)。在侧
向星系 NGC891中，Popescu等 (2003)表明，FIR辐射与 HI盘有相关性。此后，
Spitzer、Herschel以及地面亚毫米设备确认了这种延展的冷尘埃盘的存在 (Block
等, 1994; Stevens等, 2005; Hinz等, 2012)。在M51中，850𝜇m波段的尘埃辐射标
长有 5.5kpc (Meijerink等, 2005)那么延展。在统计上，Muñoz-Mateos等 (2009b)
和Hunt等 (2015)研究了约 70个邻近星系的 FIR轮廓。他们发现 FIR标长不随
星系类型的变化而有明显变化，平均来说尘埃 FIR辐射标长比恒星标长长大约
10%。

但是尘埃红外辐射性质不仅与尘埃空间分布相关，也与星际辐射场相关。因

此，不能直接用红外辐射轮廓表征尘埃空间分布。对于红外数据，更准确的定

量分析应对其进行能谱拟合，得到不同温度的尘埃成分。尘埃温度受两种因素

影响，一个是星际辐射场强度，一个是尘埃粒子大小。星际辐射场越强，尘埃粒

子越小，尘埃温度也就越高 (Weingartner等, 2001)。均匀分布的尘埃粒子的能谱
分布通常用修正黑体谱（MBB）来描述。Planck Collaboration 等 (2014) 对分子
云的研究表明，尘埃密度越高，其尘埃温度也就越低，尤其是在致密分子云中

(Planck Collaboration等, 2011)6。Trewhella等 (2000)对 5个近邻星系整体的能谱
分布分析发现星系中心尘埃温度更高（𝑇 ∼ 35𝐾）而外围区域主要是低温尘埃

6尘埃有三种温度界限：热尘埃（> 100𝐾），温尘埃（20–40K）和冷尘埃（< 20𝐾），尘埃的质量由冷尘
埃主导而红外辐射由温尘埃主导 (Sreenilayam等, 2011).
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盘星系尘埃的几何分布：“巧克力碎曲奇”模型

（𝑇 < 20𝐾）。这些发现都表明，尘埃辐射的温度和其周围的恒星辐射场有强相关。

归根结底，尘埃的红外辐射并不是自发的，而是由于恒星辐射对其加热而产

生的。我们不会期望没有受到任何加热过程的尘埃会有较强的红外辐射。因此在

研究尘埃辐射过程时，尘埃对恒星辐射的吸收，即辐射转移过程也需要考虑。在

下一节中，我们将会详细介绍尘埃对恒星辐射的吸收性质和辐射转移过程。

1.3 尘埃的吸收性质

在这一节中，我们将引入两个容易在研究中被混用的概念：消光（extinction）
和减光（attenuation）。随后我们将介绍星系中不同辐射源的减光特征和尘埃吸收
的观测效应。

1.3.1 消光、红化和消光曲线

消光是指沿着一条视线穿过尘埃介质由于吸收或散射离开视线而损失的光

的量（图1-4左半图）。观测确定尘埃的消光量需要尘埃背景有辐射源，如恒星、
伽马射线暴、类星体等其他比尘埃小得多的天体。特定波长下的消光是由尘埃颗

粒大小分布和性质（取决于尘埃颗粒的化学成分）共同作用的结果。消光与尘埃

柱密度成正比。

对于一个内秉星等为 𝑚𝜆,0的天体，观测到的消光后星等为 𝑚𝜆,那么：

𝐴𝜆 = 𝑚𝜆 − 𝑚𝜆,0。 (1-1)

这个 𝐴𝜆 就反映了尘埃消光的强弱。对于不同波长，其消光值不同。通常而言，

波长越短，消光越强。这时，考虑到两个不同的波段 𝜆1和 𝜆2，消光会对天体的

颜色产生影响：

𝑚𝜆1 − 𝑚𝜆2 = (𝑚0,𝜆1 − 𝑚0,𝜆2) + (𝐴𝜆1 − 𝐴𝜆2)。 (1-2)

其中 𝑚𝜆1 − 𝑚𝜆2 为观测到的色指数，𝑚0,𝜆1 − 𝑚0,𝜆2 为内秉色指数，𝐴𝜆1 − 𝐴𝜆2 反映

了不同波段内秉色指数与观测色指数的差异，或者说消光的差异，被称为色余。

按习惯而言，𝜆1小于 𝜆2，这时 𝐴𝜆1 − 𝐴𝜆2 可以记为 𝐸(𝜆1 − 𝜆2)。一般来说，波长
越短，消光越强，那么尘埃对天体颜色的整体效应是使其变红，所以色余也被称

作红化。

我们说过，尘埃消光取决于尘埃的物理性质和尘埃的柱密度，也就是说，消

光值𝐴𝜆也同时反映这两项。我们认为𝐴𝜆是由两部分组成：作为归一量的V波段
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第 1章 绪论

（𝜆 ∼ 5500 Å）的消光值 𝐴𝑉，反映这团尘埃在不同波段上消光形状的曲线 𝐴𝜆/𝐴𝑉。

这个曲线就被称为消光曲线或者消光律。如果有两个天体，其中一个 𝐴𝑉 = 0.1，
另一个 𝐴𝑉 = 1，但他们的 𝐴𝜆/𝐴𝑉 相同，那么对这两个天体消光的尘埃有相同的

消光曲线，这两个尘埃有相同的尘埃性质。不同的是两个尘埃的柱密度。

这个曲线的归一化量通常使用 𝐴𝑉，尽管用于归一化的波长或波段的选择是

任意的。较早的文献通常用红化 𝐸(𝐵 − 𝑉 )来对曲线归一化，并将其表示为 𝑘𝜆。

红化归一化的曲线可以转换成 𝐴𝑉 归一化，反之亦然（它们包含相同的信息），但

前者的解释不太直观，因为根据 𝑘𝜆的定义，所有曲线在 B波段到 V波段之间的
斜率是相同的。一个更物理但不太实用的归一化是通过尘埃柱密度，或通过一个

替代物，如氢原子柱密度 (例如Mathis等, 1977)。

可以发现 𝐴𝑉 反映了 V波段的消光值，而红化 𝐸(𝐵 − 𝑉 )反映了两个波段消
光值的差异，这样就可以定义：

𝑅𝑉 = 𝐴𝑉
𝐸(𝐵 − 𝑉 ) (1-3)

这个值被称作总消光与选择消光的比，可以反映 B波段到 V波段之间消光曲线
的斜率。

为了测量一个消光曲线，我们需要一个消光后的目标源和与之对应的没有

尘埃消光的光谱或者 SED作为参照。通常而言有两种主要的方法，一种是配对
法，另一种是统计法。配对法就是观测两颗相同光谱类型的恒星，其中一颗的前

景消光较低，另一颗的前景消光较高。消光曲线是基于两条视线上尘埃性质一

致这一假设从这两个恒星的光谱差别中直接推导出来的。这种方法在测量银河

系内恒星消光曲线中有广泛使用 (Savage等, 1979; Fitzpatrick等, 2007)。但是对
于河外星系，这种方法只成功用于麦哲伦云和M31中 (Gordon等, 2003; Clayton
等, 2015)。此外，参考星也可以用一个恒星大气模型模拟得到的光谱 (Fitzpatrick
等, 2005)。统计法使用一组知道内秉星等或者颜色的天体，对消光曲线做统计测
量。可以用于测量消光曲线的天体如“红序星系”(Peek等, 2010)、“主序拐点星”
(Schlafly等, 2010)和“红团簇星”(Wang等, 2019)等。

通常而言，消光曲线在可见光波段的 𝑅𝑉 在 2到 5之间，在紫外波段会有一
个上升，可能在 2175Å处有一个鼓包。但是，消光曲线的形状在不同天体中，或
者在不同视线方向上有很大差异。如图1-3所示，对于银河系来说，在可见光波
段的消光曲线 𝑅𝑉 = 3.1，并且在 2175Å有明显的鼓包。但是在 SMC中，消光曲
线更陡，且没有 2175Å的鼓包。而 AGN的消光曲线更平坦，且也没有 2175Å的
鼓包。这些消光曲线的差异反映了星系中尘埃性质的不同。
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图 1-3不同的消光曲线和减光曲线，(Galliano等, 2018)。
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第 1章 绪论

1.3.2 减光、减光曲线与辐射转移

减光（attenuation）的定义类似于消光（extinction），其减光值同样也用 𝐴𝜆

表示，服从于公式1-1。同样的，也可以按照相似的方法定义其红化，𝑅𝑉 和消光

曲线。在观测中，消光和减光一般会混用。

虽然消光和减光这两个词经常被混用，但两者之间在概念上存在着一定差

异。与消光不同，减光在消光的基础上，额外包括星系中恒星和尘埃的分布所产

生的影响。示意图1-4描述了消光和减光之间的区别。对于河外星系来说，由于
现今观测条件有限，空间分辨率无法区分单颗恒星。因此对于河外星系的恒星辐

射自身尘埃吸收的情况，就不能简单考虑为消光而应该考虑为减光。

 

消光（extinction） 减光（attenuation） 

图 1-4消光和减光的示意图 (Salim等, 2020)

大体上，为了得到星系的减光曲线，我们必须能够推断出其未减光的 SED。
推导尘埃减光曲线的方法可以分为两类，一是根据经验上性质相似但未受减光

（或较少减光）的星系 SED得到，二是根据星族合成（SPS）模型得到。这些方法
可以针对单个星系得到减光曲线，也可以通过一组星系从统计上得到减光曲线。

对于经验方法来说，重要的是按照减光对星系进行分类和排序，以便使用减

光较小的星系作为参考。理想情况下，参考星系应该是没有尘埃的，并且具有与

有尘埃的星系相同的内在 SED，但是在实践中，只要能够准确地确定其（相对）
减光，参考星系的尘埃含量可以不为零。通过比较参考星系和目标星系的光谱或

SED，就可以得到其减光曲线。这种方法在过去曾被广泛使用 (Calzetti等, 1994;
Battisti等, 2017)。

但是最近已经表明，即使没有红外数据，也可以通过 SPS方法对减光曲线
进行有效的约束 (Kriek等, 2013; Salim等, 2016; Salmon等, 2016; Li等, 2020)，哪
怕 SPS存在已知的尘埃-年龄-金属丰度简并。这些方法的原理是：减光曲线影响
的主要是星系连续谱的谱型，而不会对恒星吸收线产生影响。因此，可以通过将

星系光谱分解成为连续谱成分和吸收线成分。从吸收线成分约束恒星星族之后，
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就可以还原出未消光的连续谱，进而通过比较观测光谱和未消光的连续谱反解

出减光曲线。

研究表明，在消光曲线相同时，减光曲线的斜率只与尘埃的消光值 𝐴𝑉 有关

(Salim等, 2020)。关键的一点是，一旦固定了 𝐴𝑉，恒星质量、倾角、SFR和恒
星金属丰度没有一个对减光曲线的斜率有明显的影响。例如，平均来说，质量更

大的星系确实有更平的曲线，但这是因为质量更大的星系有更高的 𝐴𝑉，也就是

说，根本原因还是 𝐴𝑉。值得注意的是，即使对于倾角非常不同的星系来说，在

固定 𝐴𝑉 下，减光曲线也没有明显差异。举例说明：一个富尘埃的面向星系和一

个贫尘埃的侧向星系，如果有相同的 𝐴𝑉，那么也将有相同的减光曲线斜率，这

一点在Chevallard等 (2013)的辐射转移模型也有体现。不同 SFR也存在类似的情
况：从星爆星系到“绿谷星系”（green valley galaxies）以及息产星系（quenched
galaxies），在给定的 𝐴𝑉 下都有非常相似的斜率。可能存在一个微小的与金属丰

度相关的趋势，即在固定的 𝐴𝑉 下，金属丰度较高的星系有较陡的斜率，这可能

是不同尘埃颗粒特性（消光曲线）的反映。

无论如何，减光需要考虑恒星和尘埃在路径上的变化，这样就需要引入辐射

转移方程。辐射转移方程描述了辐射在介质（恒星和尘埃）中传播时辐射强度的

变化。辐射在传播过程中可能因为介质的吸收而减少，也可能因为介质的辐射而

增强。在辐射源的内部，辐射在向外传播过程中也同样会有吸收和产生新的辐

射。假设有一个由恒星和尘埃混合组成的吸收系数和发射系数分别为 𝛼𝜆和 𝑗𝜆的

介质，强度为 𝐼𝜆的辐射在介质中经过 𝑑𝑠的长度时，会同时有介质对辐射的吸收
和介质的辐射两种变化。介质发射引起的辐射强度变化为：𝑗𝜆𝑑𝑠；介质吸收引起
的辐射强度变化为 −𝐼𝜆𝛼𝜆𝑑𝑠。这样，辐射在长度 𝑑𝑠中总的变化为：

𝑑𝐼𝜆 = 𝑗𝜆𝑑𝑠 − 𝐼𝜆𝛼𝜆𝑑𝑠 (1-4)

这里，我们可以引入光深 𝜏𝜆 这一概念，光深描述了路径上总的尘埃吸收系数：

𝑑𝜏𝜆 = 𝛼𝜆𝑑𝑠。当光深 𝜏𝜆 ≪ 1，我们称其为光学薄；相反，当 𝜏𝜆 ≫ 1，我们称其为
光学厚。

对于河外星系，由于我们无法单独分辨其中的恒星和尘埃，我们可以将其认

为是一个由尘埃和恒星混合组成的介质。这时河外星系自身的尘埃吸收不再是

消光，而是减光。了解河外星系中尘埃减光和发射对星系 SED的影响的最严格
的方法就是建立恒星辐射和尘埃的三维几何模型并借助辐射转移方程。一些团

队已经为盘星系开发了类似的代码 (例如 Bianchi, 2007; Popescu等, 2011; Camps
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等, 2015a)。这些代码通过解辐射转移方程，考虑了多种各向异性的散射、吸收以
及尘埃和恒星辐射对星系的减光进行数值解。大多数模型采用了蒙特卡洛方法，

并进行了各种优化和并行运算。具体在河外星系中的应用我们将1.6节中介绍。

1.4 河外星系中不同的减光特征

在星系光谱中，有两个典型的特征，其中一个是恒星连续谱，另一个是发

射线。这两个不同的特征其减光也有所不同。恒星连续谱的减光可以如第 1.3.2
节中所述的那样通过星族合成等方法得到。发射线的减光可以通过 Balmer减幅
得到。Balmer减幅用比较观测得到的 H𝛼 和 H𝛽 发射线的强度之比 (𝑓H𝛼/𝑓H𝛽)obs

与其内秉值之比 (𝑓H𝛼/𝑓H𝛽)int 来表示星云辐射减光。其中，内在的 Balmer 减幅
(𝑓H𝛼/𝑓H𝛽)int 被设定为 2.86，这是 B情形复合的典型值（case B recombination）。
这种情况与典型 H II的温度和原子密度环境相吻合。

 

图 1-5双成分尘埃示意图 (Charlot等, 2000)

许多研究表明，星系中的发射线红化比恒星连续谱红化更高 (Calzetti 等,
1994; Mayya等, 1996; Charlot等, 2000)，这通常可以用双成分尘埃模型 (Calzetti
等, 2000; Charlot等, 2000)来解释。如图1-5所示，在这个模型中，星系中的尘埃
由两部分组成：一个是弥散 ISM部分，一个是团块状恒星形成区部分。因此，源
于恒星形成区的星云发射受到恒星形成区包层和弥散 ISM的尘埃减光，而恒星
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辐射，特别是大部分位于恒星形成区之外的老年星族的辐射，只被弥散 ISM尘
埃减光。根据对本地星爆星系样本的观测，Calzetti (1997)提出了一个典型的恒
星尘埃发红与星云线发红的比率:

𝑓 ≡ 𝐸s(𝐵 − 𝑉 )/𝐸g(𝐵 − 𝑉 ) ∼ 0.44, (1-5)

该公式在后来的许多研究中被广泛采用 (Daddi等, 2007; Peng等, 2010; Madau等,
2014)。

然而，最近的许多研究表明，这个恒星红化与发射线红化的比 𝑓 随着星系
的物理性质而系统地变化。例如，Wild等 (2011a)发现，对于恒星形成星系来说，
𝑓 随着比恒星形成率（sSFR）的降低而降低。Koyama等 (2015)发现，质量更大
的星系往往在恒星形成区有更高的减光，即 𝑓 值更低，Zahid等 (2017)也发现类
似的现象。这些趋势与以下事实是一致的：这些比年轻星族受到尘埃消光更低

的老年星族在较低的 sSFR（或更大的质量）星系中占比更多，发射线红化也与
恒星红化之间的差异增加。除了这种系统性的趋势，不同星系 𝑓 的取值也会明
显偏离 0.44，范围从 0.2到 1(例如， Corre等, 2018; Yuan等, 2018; Qin等, 2019;
Koyama等, 2015, 2019)。在某些极端星爆星系中（log sSFR ∼ −8.7），恒星红化
和发射线红化达到相等 (Koyama等, 2019)。此外，在这些研究中得出的 𝑓 的值
彼此并不一致。例如，Wild等 (2011a)显示，sSFR最高的星系的 𝑓 接近经典值
0.44，而Zahid等 (2017)则认为这些最大质量星系（最低 sSFR）的 𝑓 最小值接近
0.44。𝑓 的变化可能源于不同观测数据的系统偏差，也可能反映了星系不同组成
部分上尘埃红化的复杂性。

可见，发射线红化和恒星连续谱的红化的比较需要知道或正确假设两个成

分的消光曲线。Charlot等 (2000)对于这两者使用了不同的消光曲线，分别为幂
律为-1.3和-0.7的幂律消光曲线，他们认为发射线消光的消光曲线会更平，即幂
律为-0.7。但是，Wild等 (2011b)发现，发射线消光曲线的斜率类似于银河系消
光曲线，而不是 SMC或 Calzetti消光曲线。因此对于发射线消光，使用𝑅𝑉 = 3.1
的消光曲线是合理的。

1.5 尘埃吸收观测效应

在上一节中，我们介绍了尘埃消光和尘埃减光的差异。总的来说，尘埃的减

光不仅取决于尘埃的性质，也取决于尘埃与辐射源的分布情况。由于辐射源和尘

埃的几何结构并不是各向同性的，尤其是对盘星系来说，因此自身尘埃对星系的

10
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消光和减光效应强烈取决于其观测角度。这种减光效应包括星系减光和红化随

着倾角变化而变化，也包括因为尘埃辐射源分布的差异导致的星系形态受到星

系减光的影响。

星系减光和红化的测量可以从统计角度，也可以针对个源通过星系对或者

星族合成的方法得到。这些方法被广泛用于研究星系尘埃减光和倾角的关系。借

助于如面亮度轮廓拟合等方法，星系的倾角有了比较好的测量估计。关于尘埃

减光与倾角的研究也广泛开展。许多有关的工作都发现在 B或者 g波段侧向星
系比面向星系的减光要高 1等，其中面向星系的减光也大约为 1等 (Disney等,
1989; Unterborn等, 2008; Maller等, 2009)。这些事实说明盘星系面向时是介于光
学厚和光学薄之间的，侧向时是光学厚的。更具体的说，Unterborn等 (2008)基
于 SDSS中盘主导的星系样本，发现高倾角的星系比面向星系的恒星减光要高约
1等。Maller等 (2009)同样对 SDSS的星系进行恒星减光与倾角关系的研究，在
𝑔 波段同样发现侧向星系的减光要比面向星系高 1等左右。Masters等 (2010)基
于 SDSS的数据和 Galaxy Zoo的星系分类，研究了星系颜色与倾角的关系。发
现倾角越高，颜色越红，并且这个趋势在短波段更明显。Li等 (2021)用 SPS的
方法得到 MaNGA中的星系各个位置的减光，发现上述的恒星减光倾角关系不
仅在星系中心存在，而是在星系所有位置处这种类似的现象是普遍存在的。Shao
等 (2007)利用 SDSS中 𝑧波段的数据，用统计光度函数的方法测量恒星减光，通
过考虑盘内秉轴比测量倾角，发现 SDSS中盘星系的恒星减光与倾角有相关性，
这个相关性可以用 (𝐴𝜆 ∝ −𝛾 log(𝑏/𝑎))公式来描述。这种尘埃减光与倾角的关系
可以用来确认星系的不透明度，被称为 Holmberg测试 (Holmberg, 1958)。许多工
作也发现类似的结果 (Yip等, 2010; Chevallard等, 2013; Battisti等, 2017)，在这些
结果中，𝛾 通常为 1，这表明星系大致上是光学厚的。这个关系在高倾角时通常
变得不那么线性，因为高倾角时轴比 𝑏/𝑎反映的不是星系的倾角而是星系的内秉
厚度。

发射线减光通常是用 Balmer减幅来量化的。发射线减光与倾角的关系也有
一定的研究。在Yip等 (2010)的研究中，他们认为 Balmer减幅和倾角没有明显的
关系。Battisti等 (2017)同样给出了类似的结论，同时发现 Balmer减幅有很大的
弥散。但是理论而言，作为以一个薄盘分布的 H II区发射线减光的指征，Balmer
减幅应该与倾角有一定的相关性。事实上，Yip等 (2010)使用 SDSS光纤光谱数
据通过重采样改正了系统性偏差，发现 Balmer减幅随着倾角增大而增大。Li等
(2021)利用 MaNGA数据也发现了这种侧向星系的 Balmer减幅比面向星系更大
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这一结论。

尘埃会导致星系形态发生巨大的变化，从而影响到不对称性和其他参数的

测量 (Taylor-Mager等, 2007; Lotz等, 2008)。星系形态可以用 CAS系统来描述，
分别为星系辐射的集中度（concentration）、不对称性（asymmetry）和团块性
（clumpiness）(例如 Law等, 2007; Papovich等, 2003)。这些参数描述星系基本结
构的主要特征，而不依赖于任何假定的基本形态。尘埃在星系倾角不同的情况

下会引起不对称性的改变。Devour等 (2017, 2019)最近的工作使用 SDSS的观测
数据讨论了倾角对观测属性测量的影响。考虑到当星系不是面向时，星系的远

侧被尘埃阻挡的程度较小，由尘埃和倾角引起的不对称性也被用来测量星系倾

斜的方向（哪一侧更靠近观测者）(例如 Hubble, 1943; de Vaucouleurs, 1958; Buta
等, 2003)。Walterbos等 (1988)利用了这种尘埃造成的不对称性来探测M31的尘
埃减光。

尘埃减光导致星系形态变化的最直观表现就是侧向星系中平面可能会有一

个明显的暗条，这个尘埃带的存在会改变星系的集中度和团块性。借助于银河系

的整体观测，人们对银河系尘埃的整体结构有了一个共识，那就是尘埃比恒星

的分布更薄更延展 (e.g. Drimmel等, 2001; Misiriotis等, 2006; Li等, 2018)。但是
更多的研究也表明，尘埃可以用多成分来描述，Guo等 (2021)认为用双成分尘
埃能更好的描述银河系的面亮度轮廓，这两个成分由的标高分别为约 100pc 和
200pc。对于河外星系，侧向星系也是用来估计尘埃分布的良好对象。Xilouris等
(1999)研究了 5个侧向旋涡星系测光图像，发现它们的平均光学-尘埃的标高比
为 1.8。Bianchi (2007)基于另外 7个邻近侧向星系的研究也表明，尘埃的分布比
恒星更薄更延展。这些分析都要基于辐射转移方程和尘埃恒星分布模型的假设，

这种尘埃分布模型我们接下来进行详细讨论。

1.6 经典尘埃几何模型

当讨论到星系的减光时，尘埃和辐射的空间分布至关重要。但是尘埃和辐射

源的三维空间分布无法直接观测得到。我们观测到的仅仅是星系在二维平面上

的投影。通常而言，盘星系的辐射成分可以用指数盘和核球成分来描述。但是由

于尘埃难以直接观测，对星系中尘埃的几何分布依然缺乏一个充分的描述。
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1.6.1 银河系中的尘埃几何

由于太阳并不位于银河系中心，因此从太阳位置观测到的不同方向不同距

离处银河系内恒星的消光不能直观的反映银河系中尘埃的真实分布。想要直观

的描述银河系尘埃的整体分布，就需要对银河系尘埃几何构建模型。

通常而言，银河系尘埃主要假设为一个用标高和标长描述的指数盘结构，此

外，太阳距离银河系中心的距离和离盘面的距离也要考虑进去。不同研究中由

于使用的观测数据和假设不同，盘结构的标高标长以及太阳位置有较大差异。

(Solomon等, 1979)得到的尘埃盘的标高为 65pc；(Chen等, 1999)得到的标高为
100pc；Drimmel等 (2001)基于尘埃的 FIR辐射得到的标高为和标长分别为 139pc
和 2.21kpc；但是Misiriotis等 (2006)给出的尘埃标长达到 5kpc。(Jones等, 2011)
基于 SDSS 的 M 矮星观测得到的标高标长为 19pc 和 1.35kpc。Li 等 (2018) 基
于 LAMOST 的观测数据，并考虑太阳的位置，得到标高标长分别为 103pc 和
3.19kpc，并且太阳离银盘中平面距离约 23pc。Guo等 (2021)发现用两个指数盘
成分比用单成分能更好的解释尘埃的消光图，这两个尘埃分别为薄盘和厚盘尘

埃，这两个成分由的标高分别为约 100pc和 200pc。

此外，在银河系中也发现存在各种各样的尘埃子结构，如旋臂 (Amôres等,
2005; Drimmel等, 2001)以及翘曲 (Reylé等, 2009)。这种子结构会影响银河系整
体尘埃分布，需要在具体研究中考虑进去，如在Li等 (2018)工作中考虑到的太
阳邻域的古德带 (Bobylev, 2014)和巨分子云。

总而言之，银河系的尘埃几何结构的建模一方面取决于模型的构建方法，另

一方面也受到观测上局域特殊区域的影响。当前的研究只是假设尘埃是连续分

布的，并且最多只考虑到邻域的特殊子结构。显而言之，古德带和巨分子云之类

的链状结构或者团块不仅仅在太阳领域附近存在，所以一个包含这些离散团块

的整体分布的尘埃模型是必要的。正如Guo等 (2021)指出，两成分尘埃比单成分
能更好解释尘埃消光图，就是因为其中一个成分大体上可以反映尘埃团块结构

的整体分布。这种忽略离散团块或者将离散团块整体分布简单近似为连续分布

而导致的问题不仅仅在银河系尘埃研究中存在，在河外星系的研究中更为显著。

13



盘星系尘埃的几何分布：“巧克力碎曲奇”模型

1.6.2 河外盘星系的尘埃几何模型

早在 1989年，Disney等 (1989)通过探究屏7、板8和三明治9模型就发现，不

同的尘埃模型通过预设不同的参数，都能够对星系的整体减光进行描述。但是他

认为三明治模型在物理上更为合理，因为从观测上可以看出，在侧向盘星系中的

尘埃总是会在盘中平面上呈现出尘埃带的特征。

用三维尘埃几何模型通过辐射转移来重构星系在所有波段的空间流量分布

并不简单。事实上，观测结果只提供了二维投影约束。这就是为什么大多数研究

倾向于侧向星系的原因，这类天体的测光图像同时提供径向和垂向分布的约束。

Xilouris等 (1999)通过假设恒星和尘埃的分布，借助辐射转移对侧向盘星系的测
光图像进行了建模。在他们的模型中，尘埃被假设为指数盘分布的。恒星包含两

个成分，一个是指数盘分布的成分，另一个是用于描述核球的𝑅1/4律成分。他们

总共模拟了五个侧向星系（NGC 4013、IC 2531、UGC 1082、NGC 5529和 NGC
5907）的多波段测光图像。发现平均来说这个单盘尘埃的标高约为恒星盘的一
半，标长为恒星盘的 1.4倍左右。此外他们还发现尘埃在星系面向时的光深约为
0.5，这意味着星系在面向时整体上是光学薄的；但是随着星系倾角的增加，星
系由中心到外围逐渐开始变成光学厚；当星系完全侧向时，星系盘平面附近几乎

全都是光学厚的。我们知道盘星系大部分都有旋涡结构，Misiriotis等 (2000)对
将星系近似为指数盘是否合理这个问题进行了讨论。他们的结论表明，对于侧

向星系，由于平均效应，旋涡结构可以近似为指数盘结构。在这个尘埃几何模型

中，尘埃是平滑分布的，不包含任何团块。Misiriotis等 (2002)对尘埃团块的影
响展开了探究，他们认为如果有部分尘埃成团分布，会对尘埃的量有低估，但不

会超过 40%，并且不会影响整体尘埃几何。基于Xilouris等 (1999)的尘埃几何模
型，Bianchi (2007); De Geyter等 (2014)对更多的侧向星系的测光图像进行了辐
射转移模拟，他们都发现尘埃的径向标长大约是恒星的 1.4倍，而其垂直标高大
约是恒星盘的一半。Casasola等 (2017)将这个模型应用于 18个面向星系，发现
尘埃的标长大约是恒星标长的 1.6倍。但一些研究指出，与观测结果相比，这种
模型模拟的 FIR辐射仅为观测的三分之一到四分之一 (例如 Alton等, 2000, 2004;
Dasyra等, 2005; De Looze等, 2012a,b)。这种低估被认为是由于仅仅将尘埃考虑
为一个简单连续薄盘而没有考虑到尘埃的细节分布，特别是深嵌在分子云中的

7尘埃层分布在恒星层的前方。
8尘埃层和恒星层均匀混合。
9尘埃-恒星混合层的上下各有一层没有尘埃的恒星层。
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年轻恒星的存在。如果考虑这些年轻恒星的存在，可以在不明显改变消光的情况

下弥补这一不足 (例如 Baes等, 2010)。

表 1-1 T04模型中各成分参数（归一后）

ℎ𝑑𝑖𝑠𝑘
𝑠 𝑧𝑑𝑖𝑠𝑘

𝑠 ℎ𝑑𝑖𝑠𝑘
𝑑 𝑧𝑑𝑖𝑠𝑘

𝑑 ℎ𝑡𝑑𝑖𝑠𝑘
𝑠 𝑧𝑡𝑑𝑖𝑠𝑘

𝑠 ℎ𝑡𝑑𝑖𝑠𝑘
𝑑 𝑧𝑡𝑑𝑖𝑠𝑘

𝑑 𝑅𝑒 b/a 𝜏𝑓,𝑑𝑖𝑠𝑘
𝐵

𝜏𝑓,𝑡𝑑𝑖𝑠𝑘
𝐵

1.0 0.074 1.406 0.048 1.0 0.016 1.0 0.016 0.229 0.6 0.387

Popescu 等 (2000) 在分析 NGC891 从紫外到亚毫米波长范围内能谱分布时
额外增加了一个团块成分，这个成分描述了被分子云团完全包裹住的年轻恒星，

这些恒星的紫外到可见光辐射完全被尘埃吸收，并在红外波段再辐射。通过增加

这种团块成分，能很好的解释连续尘埃中红外辐射低估的问题。Tuffs等 (2004)
（以下简称 T04）基于Popescu等 (2000)的工作进一步完善这一尘埃几何模型，在
T04 模型中，恒星包含三个成分：核球（𝑅𝑒 和 b/a），年老厚盘成分（ℎ𝑑𝑖𝑠𝑘

𝑠 和

𝑧𝑑𝑖𝑠𝑘
𝑠 ），年轻薄盘成分（ℎ𝑡𝑑𝑖𝑠𝑘

𝑠 和 𝑧𝑡𝑑𝑖𝑠𝑘
𝑠 ）；尘埃包含两个成分：弥散 ISM尘埃成分

（ℎ𝑑𝑖𝑠𝑘
𝑑 和 𝑧𝑑𝑖𝑠𝑘

𝑑 ）和年轻尘埃成分（ℎ𝑡𝑑𝑖𝑠𝑘
𝑑 和 𝑧𝑡𝑑𝑖𝑠𝑘

𝑑 ）。这些成分的几何参数已经提

前预设好了，具体参数见表1-1，简单来说，在这些成分中，年轻薄盘成分与年
老厚盘成分标长相同但比年老厚盘成分更薄，同时与年轻尘埃成分有相同的几

何分布。此外他们还假设了厚盘和薄盘尘埃在面向时的光深比为 0.387。T04模
型中通过“clumpiness”参数来描述模型中的团块性质，记为 𝐹。对于年轻恒星
的辐射，T04模型假设它们要么被完全吸收，要么能够逃逸，这个 𝐹 描述了被完
全吸收的年轻恒星辐射比例。通过这种设定，T04模型可以进一步对星云发射线
的减光进行描述。然而，值得指出的是，T04模型中的 𝐹 不是一个几何参数，在
这个模型中年轻恒星和年轻恒星尘埃本质上仍然还是连续分布的。

T04 模型提供了一个可以同时描述恒星减光和发射线减光的框架。除了倾
角之外，T04模型中仅有的三个自由参数是：面向时的光深 𝜏𝑓、核球占比 𝐵/𝑇
和 𝐹。通过对这三个参数给予不同的参数设置，T04 模型能够描述星系在不同
倾角下的减光情况，因此被广泛用于研究盘星系的各种尘埃减光特性 (Driver等,
2008; Leslie等, 2018a,b)。例如，通过适当设置模型参数（如 𝐹 和盘面上的尘埃
不透明度），T04模型成功地再现了观察到的低、中红移星系恒星减光的倾角相
关性 (Driver等, 2007; Masters等, 2010)。然而，最近的一项研究van der Giessen等
(2022)发现，T04模型中假设的完全光学厚的尘埃成分不能再现 SDSS孔径光谱
中 Balmer减幅的倾角相关性。他们发现 T04预言的 Balmer减幅与观测相比在
各个倾角上相差一个常数项，这可能需要有一个额外的光学薄尘埃成分。此外，
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值得注意的是，T04模型得出的减光特性是针对星系整体的，而 SDSS观测到的
Balmer减幅是通过光纤光谱测量的。这种空间上的不匹配可能会带来额外的偏
差 (Chevallard等, 2013)。

1.7 小结、研究目的和本文结构

1.7.1 本章小结

在本章中，我们首先介绍了尘埃的一些基本性质。在 1.2节中介绍了尘埃的
红外观测性质，并指出仅通过尘埃的红外性质无法对尘埃有完整的描述，需要考

虑尘埃的吸收性质。在 1.3节中，我们指出了尘埃消光与减光的差异，指出尘埃
减光需要考虑尘埃和辐射源的空间分布；我们还简单介绍了尘埃吸收和发射的

数学描述：辐射转移方程。在 1.4节中，我们介绍了河外星系中两种不同的减光
特征：恒星减光和发射线减光，并指出这两种减光特征的差异来自于他们空间分

布的不同：发射线减光相比于恒星减光会额外受到一个自身星云消光。在 1.5节
中，我们从减光-倾角关系和星系形态上介绍了尘埃减光的观测效应，并指出要
理解这种效应需要完整尘埃-辐射源几何分布的描述。在 1.6节中，我们介绍了
用于银河系和河外星系的一些尘埃几何结构的描述。在这些描述中尘埃通常都

假设为连续分布的指数盘。正是因为缺少对子结构的描述，导致连续尘埃几何结

构在描述尘埃减光和红外辐射特征上不能与观测完全匹配。

1.7.2 研究目的

在描述恒星减光和发射线减光时，前人研究发现发射线减光系统性的比恒

星减光更大。这可以用一个唯象的双成分尘埃模型来解释：源于恒星形成区的星

云辐射受到恒星形成区包层和弥散 ISM的减光，而恒星辐射只会被弥散 ISM的
减光。这种减光的差异被用在了在改正恒星减光 (例如 Calzetti等, 2000)和减光
曲线的描述上 (例如 Charlot等, 2000)。但是，这种导致 H II区的发射线辐射减光

与恒星减光出现差异的团块效应在尘埃几何模型中通常被忽略或者被简单的连

续化近似。在银河系尘埃几何模型中，通常只在几个邻近的显著异常的的天区中

考虑团块的存在，而将更远的离散团块做一个连续化近似。在河外星系的研究中

通常不会考虑团块效应或者只是唯象的改正团块效应。这种唯象改正可能对于

星系的红外辐射的描述有一定作用，但是并不能同时准确的描述恒星减光和发

射线减光 (van der Giessen等, 2022)。因此，需要一个恰当的考虑团块效应的尘埃
几何模型。在这项研究中，我们旨在建立一个考虑离散团块的盘星系的几何模
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型。

最后，我们需要一个无偏的同时有星系恒星减光和发射线减光以及倾角测

量的样本以验证模型的合理性并约束模型中的参数值。此外，我们还可以探讨模

型中参数具体的物理含义，并对星系的演化做出约束。

1.7.3 本文结构

本文在前人连续尘埃模型和团块减光曲线的基础上，提出一个包含团块尘

埃的尘埃几何模型，并试图解决尘埃减光和尘埃性质相关的问题。在第2章中，
我们介绍我们模型用到的观测数据的选择和测量。在第3章中，将会介绍我们提
出的包含团块尘埃的尘埃几何模型，这个模型被称作 CCC模型。在第4章中，我
们利用这个模型验证星系恒星红化和发射线红化与减光的关系，并通过这个关

系给出星系尘埃几何结构的参数限制。在第5章中，我们利用这个模型，测量不
同星系中团块尘埃的光深，并用这个光深来表征尘气比，来检查尘气比和星系性

质的关系，以便对星系尘埃演化做出约束。在第6章中，我们对本文中的工作做
了一个简单的总结，同时也对未来的工作做了一些展望。

在本文中，我们采用的宇宙学参数（𝐻0, Ωm, Ω𝛬）=（70 km s−1 Mpc−1, 0.3,
0.7）。
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第 2章 盘星系消光的测量

一个大而无偏的样本对于星系性质的统计研究至关重要。斯隆数字巡天

（Sloan Digital Sky Survey，SDSS）提供了近百万个有光谱测量的星系观测数据，
为盘星系消光的测量提供了一个优良的母样本。本章节首先介绍用于后续章节

数据的样本选择，随后介绍恒星消光和发射线消光的测量方法，最后给出这两种

消光和星系性质的相关性。这些相关性在后续章节中对模型做出定量约束。

2.1 样本选择

表 2-1各个样本星系数量统计

样本名 样本星系数量

主星系样本 927, 552

盘星系样本 140, 686

类银河系盘星系样本 33, 273

面向盘星系样本 25, 273

2.1.1 总体样本筛选

我们使用的星系样本为来自斯隆数字巡天第七次数据（SDSS DR7）的主星
系样本（Main Galaxy Sample，MGS）1。我们从MPA-JHU发布的数据中获取了
恒星总质量、孔径内星等、H𝛼、H𝛽、[OIII]𝜆5007和 [NII]𝜆6584的发射线流量的
测量值2(Kauffmann 等, 2003b; Tremonti 等, 2004; Brinchmann 等, 2004)。为了研
究恒星连续性和星云发射线的尘埃减光特性，我们选择了具有发射线特征的恒

星形成星系，然后使用经典的 BPT 图 (Baldwin 等, 1981) 来去除具有活动星系
核（AGN）的星系。BPT图我们采用了Kauffmann等 (2003a)的标准，要求所用
的四条发射线的信噪比（S/N）大于 3。由于小质量星系很难形成盘结构，所以
我们限定星系质量在 109𝑀⊙ 到 1011𝑀⊙ 范围之间。我们盘星系的倾角数据来自

于Simard等 (2011)。Simard等 (2011)的 𝜃是通过对星系进行盘状 +球状模型的
形态拟合来估计的，因此比轴比（𝑏/𝑎）更能说明盘状星系的真实倾角，特别是
对于高倾角的盘状星系。为了避免我们的样本星系在物理特性上可能存在的观

1http://skyserver.sdss.org/dr7/
2https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/SDSS/DR7/
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测偏差，我们进一步要求样本星系的红移小于 0.1（𝑧 < 0.1）。这时，PSF对盘倾
角的估计影响较小。为了说明这种影响，我们将总样本中所有盘星系的 cos 𝜃分
布和选定的 𝑧 < 0.1的盘星系的分布显示在图2-1上。可以看出，与所有恒星形成
星系相比，𝑧 < 0.1的恒星形成星系显示出更平坦的 cos 𝜃分布，表明对盘面倾角
的测量更好、更没有偏差。在图2-1b中，我们显示了 𝑧 < 0.1的恒星形成星系的
恒星质量和盘倾角的数密度分布。我们看到这些恒星形成星系的恒星质量在不

同倾角下几乎没有系统性的偏差。最终我们挑选出了 140,686个星系作为我们的
盘星系样本。
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图 2-1（a）盘倾角的直方图。蓝虚线表示没有控制红移的总样本星系，而蓝实线表示控制
红移 𝑧 < 0.1的盘星系样本。（b）𝑧 < 0.1时的盘星系的恒星质量和盘面倾角的密度图，
其中黑点代表不同倾角的恒星质量中值。

我们的总体盘星系样本在第4章和第5章会有选择的使用。在第4章中我们会
使用类银河系盘星系进行星系几何结构的研究。额外的筛选判据为恒星质量在

1010.2 − 1010.6𝑀⊙之间。这是因为类似于银河系的星系具有稳定和良好的盘结构，

并且对于相同质量间隔在盘星系样本中有足够大的样本量，因此它们最适合本
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第 2章 盘星系消光的测量

研究。这些选择标准使我们最终得到了 33,273个类银河系盘星系样本。在第4章
中，我们还对具有其他恒星质量的盘状星系的几何形状做了简单研究。

在第5章中我们会使用面向盘星系进行尘金比的研究。这里我们面向星系的
筛选判据为星系轴比 𝑏/𝑎大于 0.8。这部分星系如后文所述，H II区之间几乎没有

相互遮挡，能很好地用来探测 H II区自身尘埃的消光。

我们在表2-1中列出上述样本和样本内星系数量。

2.2 数据：发射线红化和恒星红化

2.2.1 发射线红化

通常而言，红化是用 E(B − V)来进行描述的，即 B波段星等和 V波段星等
之差。但是 H𝛼和 H𝛽 的静止中心波长分别为 6563Å和 4861Å，并不与 B波段和
V波段的中心波长相对应。因此如果用 E(B − V)来描述红化，就需要引入减光
曲线将红化改正到 B和 V波段上。但是正如后文所述，减光曲线的形状是和尘
埃光深有关的，如果假设一条固定的消光曲线，消光曲线改正的 E(B − V)会与
真实值有偏。为了消除减光曲线的影响，我们采取 Balmer减幅来描述发射线的
红化。它是比较观测得到的 H𝛼 和 H𝛽 发射线的强度之比 (𝑓H𝛼/𝑓H𝛽)obs 与其内秉

值之比 (𝑓H𝛼/𝑓H𝛽)int，来表示星云减光：

𝐸g(H𝛼 − H𝛽) = 2.5 log
(fH𝛼/fH𝛽)obs
(fH𝛼/fH𝛽)int

, (2-1)

其中，内在的 Balmer减幅 (𝑓H𝛼/𝑓H𝛽)𝑖𝑛𝑡被设定为 2.86，这是 B情形复合的典型值
（case B recombination）。为了简单起见，我们把星云发射线色余 𝐸g(H𝛼 − H𝛽)表
示为 𝐸g。

我们注意到，对于某些星系来说，公式2-1可能会导致负的颜色过剩，这可
能是由星云发射线流量的测量误差造成的。对于这些星系，我们设定 𝐸g = 0。这
部分星系的数目为 170个，相对于样本总数目占比仅为约 0.1%，我们认为这种
调整不会对统计结果产生影响。

2.2.2 恒星红化

我们用星族合成方法（SPS）对星系光谱进行拟合来推导出恒星星族的尘埃
红化。在 SPS中，一个星系的观测光谱通常可以通过以下公式来拟合：

𝑓(𝜆) = Σ𝑖=1,𝑁𝑓𝑖 ∗ SSPi(𝜆)] exp(−𝜏𝜆)。 (2-2)
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其中，括号内的部分是每个单一星族（SSP）的比例之和，𝜏𝜆是波长为 𝜆处的有
效光深，是一个描述整体尘埃减光效应的参数。另外，通过假设星族的减光曲线

𝑘s(𝜆)，光深 𝜏𝜆和恒星红化的关系为：

𝜏𝜆 = 𝐸s(𝐵 − 𝑉 )
1.086

𝑘s(𝜆)
𝑘s(𝐵) − 𝑘s(𝑉 )， (2-3)

其中 𝐸s(𝐵 − 𝑉 )是要拟合的恒星连续谱的整体尘埃红化。我们使用 𝐸s(𝐵 − 𝑉 )是
因为与消光 𝐴V相比，它受减光曲线形状的影响较小。

我们使用全谱星族合成拟合代码 STARLIGHT(Cid Fernandes等, 2005)来拟
合每个星系的恒星连续谱（即屏蔽了发射线），并得出其 𝐸s(𝐵 − 𝑉 )值。对于公式
中的星族成分 SSPi(𝜆)，我们采用 BC03恒星星族；对与等效消光曲线 𝑘s(𝜆)，我
们采用标准的 Calzetti减光定律 (Calzetti等, 2000)。在下文中，我们将得出的恒
星色余 𝐸s(𝐵 − 𝑉 )称为 𝐸s。
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图 2-2对我们星系样本用 SPS拟合得到的平均金属金属丰度（左图）和恒星年龄（右图）与
倾角的关系。

在 SPS拟合中存在着已知的尘埃-年龄-金属丰度简并效应。正如 Li等 (2020)
所示，从 SPS拟合中得到的尘埃、年龄和金属丰度中，尘埃减光特征是三者中最
准确和无偏的。我们利用这一效应来检查我们对恒星红化 E(B − V)的测量中可
能存在的偏差。如果 E(B − V)有偏差，并且由于 E(B − V)与倾角有强相关，我
们将期望盘倾角与平均恒星年龄或金属丰度有关，或者两者都有关。

我们在图2-2中展示了对我们星系样本用 SPS拟合得出的平均金属丰度（左）
和恒星年龄（右）与倾角的密度图，其中给定盘面倾角时金属丰度和恒星年龄的

中值显示为实心点。可以看出，年龄和金属丰度都不存在与倾角的相关性。这就

说明，STARLIGHT的星族合成结果在尘埃-年龄-金属丰度简并效应方面有较好
的约束。这一结果也是可以预见的，在这三者的简并中，尘埃影响连续谱的形

状，而金属丰度和年龄更多的取决于吸收线特征，并且减光和年龄对连续谱形状

的影响是有差异的。
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2.3 红化、倾角与质量之间的关系

2.3.1 恒星红化和发射线红化之间的关系
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图 2-3总样本的 𝐸𝑔 和 𝐸𝑠 分布图

我们在图2-3中显示了盘星系样本的 𝐸g 和 𝐸s 的联合分布。并在右侧和上侧

显示了各自的概率密度分布，其中 𝐸g的中位值为 0.35mag，弥散为 0.19；𝐸s的

中位值为 0.16mag，弥散为 0.07。这一弥散一方面取决于星系自身的性质，不同
星系因为其演化环境差异，结构形态不同，内秉的尘埃消光会有不同；另一方面

取决于观测数据的质量，或者说信噪比。整体看来，𝐸g和 𝐸s的联合分布大致近

似一个高斯分布，但是在 𝐸g 和 𝐸s 较大时有个拖尾，并且这个高斯分布的主轴

似乎并不过原点。这是因为图中显示的是盘星系样本的 𝐸g和 𝐸s，有较大的星系

质量范围，并且包含了从面向到侧向的星系。正是因为这些性质导致整体上略有

偏离高斯分布。不管怎样，我们计算了 𝐸s和 𝐸g的比值，为 0.45。需要注意的是
我们的 𝐸g并不是 𝐸g(𝐵 − 𝑉 )，因此需要改正一个约 0.9的倍率。考虑到这个转换
系数，我们的平均比值与Calzetti等 (2000)的比值大致上是相同的。

在图2-4a中，我们展示了类银河系盘星系样本的 𝐸g和 𝐸s的联合分布。同样

的，右侧和上侧显示了各自的概率密度分布，其中 𝐸g 的中位值为 0.48mag，弥
散为 0.19；𝐸s 的中位值为 0.17mag，弥散为 0.07。此时 𝐸s 和 𝐸g 的比值为 0.40。
相较于总盘星系样本，其比值更小。

在第4章中，我们会将总盘星系样本按照质量均分为六个子样本，这六个子
样本的质量范围列在表2-2中。可以发现，随着星系质量的增加，发射线红化 𝐸g
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图 2-4各个子样本中 𝐸𝑔 和 𝐸𝑠 之间的分布图，方块点是按倾角分区间时各个区间中位的 𝐸𝑔

和 𝐸𝑠。（a）图是类银河系盘星系样本的分布；（b）图为总样本的六个等数量分隔区间
中各个区间的 𝐸𝑔 和 𝐸𝑠 之间的分布。
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的中值从 0.17增加到 0.53，恒星红化 𝐸s的中值从 0.14略微增加到 0.19。在我们
样本中，恒星-发射线红化比随着星系质量的增加从 0.7降低到 0.38。在本节中
的相关数据我们都列在表2-2中。

表 2-2各个样本星系红化的统计

样本名 样本质量范围 中值 𝐸𝑔 中值 𝐸𝑠 𝐸𝑔 的弥散 𝐸𝑠 的弥散 红化比

盘星系样本 9.0-11.0 0.35 0.16 0.19 0.07 0.46

类银河系盘星系样本 10.4-10.6 0.48 0.17 0.19 0.07 0.40

盘星系子样本

9.0-9.47 0.17 0.12 0.14 0.06 0.70

9.47-9.75 0.24 0.13 0.13 0.06 0.54

9.75-9.96 0.30 0.14 0.13 0.06 0.47

9.96-10.16 0.37 0.16 0.14 0.06 0.44

10.16-10.4 0.44 0.18 0.16 0.07 0.41

10.4-11.0 0.53 0.19 0.19 0.07 0.38

2.3.2 红化倾角关系

在图2-3和2-4a中，从背景点的颜色可以看出恒星红化 𝐸s 和发射线红化 𝐸g

都与倾角有相关性。总的来说，倾角越高的星系，其红化也越高。但是似乎有高

倾角星系的发射线红化 𝐸g更低的趋势。为了更好地描述这两种尘埃变红的倾角

相关性，我们将盘星系样本按照倾角分为 90个区间，并要求每个区间内星系数
量相同。我们在图2-3中用方块点点出了每个倾角区间内 𝐸s 和 𝐸g 中位值的变化

趋势，在这个趋势中可以看出，在低倾角时，𝐸s 和 𝐸g 大致沿着斜率为 0.45的
线上升，即 𝐸s和 𝐸g的比值几乎不变。但是在高倾角时，𝐸s继续上升，而 𝐸g下

降。我们在图2-5的左右两侧用黑线分别显示了每个区间内 𝐸g 和 𝐸s 随倾角的变

化趋势，图中的背景为盘星系样本在 𝐸g − 𝜃和 𝐸s − 𝜃中的分布，灰色线表示 𝐸g

和 𝐸s 分布的 16和 84百分比。由于每个 𝜃 区间中的星系数量很多（𝑛 ∼ 1600），
𝐸g和 𝐸s的中值的不确定性都小于 0.01。

如图2-3所示，在倾角 80∘ 时，𝐸g 和 𝐸s 都随着盘面倾角 𝜃 单调地增加，而
𝐸g的增加更快（0.25到增加 0.4，而 𝐸s从 0.13增加到 0.24）。对于高倾角的盘星
系（𝜃 > 80∘），𝐸s的增加趋势变得平缓，而 𝐸g反而出现了随着 𝜃的增加而下降
的趋势。

许多研究报道了 𝐸s随着倾角 𝜃单调增长的趋势，这种趋势可以用简单的参
数模型或专门的 RT模型来合理解释 (例如 Shao等, 2007; Maller等, 2009; Masters
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等, 2010; Yip等, 2010)。在观测中也发现了 𝐸g 和 𝐸s 随着倾角有不同的趋势 (例
如 Yip等, 2010; Chevallard等, 2013; Battisti等, 2017)。在我们的研究中，由于 𝜃
的等数量分隔和大样本量，我们首次揭示了 𝐸g的复杂的倾角依赖性，特别是在

高倾角时。

下面，我们进一步研究不同质量星系的红化倾角关系是否一致。首先我们同

样将类银河系盘星系样本按倾角等分为 90个区间。每个区间的中位恒星红化和
发射线红化在图2-4a方块点显示。我们还在图2-5的左右两部分中用黑色点分别
显示了恒星红化和发射线红化与倾角的关系。这个关系与整体趋势类似，但是

类银河系盘星系的发射线红化从 0.4增加到 0.57，随后在高倾角降低到 0.45；恒
星红化则从 0.15增加到 0.27。我们在图2-5中也将各个质量范围的恒星红化和发
射线红化与倾角的关系绘制了出来，不同颜色的点代表了不同的星系质量，具

体的对应关系可以在图例中看到。我们发现高倾角时发射线红化的下降不是在

所有质量的星系中都存在的。在小质量星系中这种下降很不明显甚至几乎没有，

随着星系质量的增大，这种下降变得越发明显并且转折点的位置也在降低。对于

恒星红化，大质量星系的红化会更高，并且上升趋势更明显。

在第4章中，我们会对这个红化与倾角的相关性进行详细讨论，并用其探究
星系的尘埃几何性质。
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图 2-5盘星系样本的中位 𝐸𝑔 和 𝐸𝑠 与倾角的关系

2.3.3 面向盘星系的红化质量关系

我们在图2-7节中显示了所得到的M∗-Es和M∗-Eg密度分布。按照 0.2dex为
间隔分区的恒星质量区间中，𝐸g和 𝐸s的中位值用黑实线连接，而黑色虚线是包

围 68个百分点 𝐸g或 𝐸s分布的轮廓线。此外，在一个给定的恒星质量区间，我

们进一步将样本星系按照相等的星系数量分为 3个金属丰度区间，并分别计算
其 𝐸s和 𝐸g的中位值，在图2-7中用颜色表示。我们还使用公式√

𝜋
2

𝜎
√𝑛 来估算每

个恒星质量和金属丰度中的 𝐸g 和 𝐸s 的不确定性。其中 𝜎 是 𝐸s 或 𝐸g 分布的标
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图 2-6各个子样本的中位 𝐸𝑔 和 𝐸𝑠 与倾角的关系
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图 2-7面向盘星系的恒星红化 𝐸s（上图）和发射线红化 𝐸g（下图）与恒星质量的关系。在

每个图中，黑线代表 𝐸s（或 𝐸g 的中位值，两条黑色虚线分别是 𝐸s（或 𝐸g）的 16和
84百分位数。对于每个恒星质量分区，彩色点进一步显示了三个不同金属丰度分区的
𝐸s（或 𝐸g）的中位数，其中金属丰度用颜色表示。
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准偏差，𝑛是每个区间中星系样本的数量。这些不确定性也作为每个点的误差棒
被绘制在图2-7中，并将在第5.4中用于估算 𝜏cl 的不确定性。如图所示，𝐸s 在低

恒星质量（log M∗ < 9.5）时显示出一个平台，然后在 9.5 < log M∗ < 11的恒星
质量范围内从 0.1到 0.15略有增加；而 𝐸g 随着恒星质量从 0.1到 0.5单调地增
加。在给定的恒星质量下，𝐸g和 𝐸s都随着金属丰度的增加而进一步增加。
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第 3章 CCC模型

在这一章，我们试图建立盘星系的几何模型，以便对观察到的 𝐸s 和 𝐸g 的

倾角依赖性和质量相关性进行建模。我们从几个最常用的简单模型开始，即均

匀混合模型，尘埃屏模型和连续非均匀混合尘埃模型，分别对观测到的 𝐸s和 𝐸g

建模，并探究这些模型的优劣性。随后我们对 CCC模型进行一个详细的介绍。

在此之前，我们介绍一下几种不同尘埃消光模型的共同假设。在尘埃几何模

型中，均假设盘星系的主要成分在几何上遵循双指数分布：

𝐷comp(𝑟, ℎ) = exp(− 𝑟
𝑅comp

− |ℎ|
ℎcomp

)， (3-1)

其中 𝑅comp、ℎcomp 分别为指数盘标长和标高，这种假设对旋涡结构的平均是合

理的 (Misiriotis等, 2000)。在这里，根据公式的使用情况，下标 comp既可以指
发射源（如恒星），也可以指尘埃成分。此外，对于只覆盖了所观测星系的中心

部分的 SDSS光纤光谱，其通过模型星系中心视线的路径总量（公式3-1在视线
上的积分）可以写作：

𝐹comp(𝜃) ∝
ℎcomp/𝑅comp

cos 𝜃 + ℎcomp/𝑅comp sin 𝜃 。 (3-2)

为方便起见，我们约定，当星系侧向（𝜃 = 90∘）时，𝐹comp = 1。

此外，我们对要使用的下标做了一个约定。下标的顺序是“波长”、“成分”

和“特指”。“波长”项通常被写成 ‘𝜆’。如果没有明确指定，默认的波长是在 V
波段。“成分”项包括“恒星盘”、“星云盘”和“团块”，分别用 ‘s’、‘g’、‘cl’表
示。“特指”包括“中心的”、“总的”、“未消光的”，分别用 ‘0’、‘A’和 ‘*’表示。

在本文中，我们使用了一个简化的幂律消光曲线：

𝜅(𝜆) = 𝜅𝑉 ( 𝜆
5500Å

)−𝛽， (3-3)

这一消光曲线在 V波段用 V波段的消光系数 𝜅𝑉 进行归一。我们将幂律值 𝛽 设
置为 1.32，这样这条消光曲线的 𝑅𝑉 = 3.1，银河系中弥散 ISM的典型 𝑅𝑉 就是

这个值。

3.1 经典尘埃几何模型及其存在的问题

在绪论中，我们介绍了几种经典的尘埃几何模型。其中包括两种简单模型：

均匀混合（slab）模型和尘埃屏（screen）模型；和两种连续尘埃模型:非均匀混
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合模型 (sanwich和 X99）和 T04模型。在这一节中，我们将介绍这些模型存在的
问题。这一节中的数据我们使用类银河系盘星系样本。
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图 3-1用 𝐸s 和 𝐸g 与倾角的关系构建模型。图（a）：均匀混合模型。小圆点表示观察到的
𝐸s − 𝜃 关系，而实线表示3.1.1提出的最佳模型拟合。图（b）：尘埃屏模型。小圆点表
示观察到的 𝐸g − 𝜃关系，而实线表示在3.1.2中提出的最佳模型拟合。每个模型的示意
图和最佳模型参数值被展示在各自的子图中。

3.1.1 均匀混合模型

在星系尺度上，弥漫 ISM尘埃对恒星辐射的减光可以用通过一个均匀混合
模型来参数化。我们在图3-1a中展示了均匀混合模型的示意图。在特定的盘星
系中，我们假设星族和弥漫 ISM尘埃的密度分布遵循相同的指数盘模型（公式
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3-1）。
𝜌s(𝑟, ℎ) = 𝜌s,0𝐷s(𝑟, ℎ|𝑅s, ℎs)， (3-4)

其中 𝑅𝑠 和 ℎ𝑠 分别是盘的标高和标长；𝜌𝑠 根据其使用情况，可以是恒星的中心

密度，也可以是尘埃的中心等效密度。

在这个指数盘的模型下，对于一个倾角为 𝜃的盘星系，沿银河系中心方向的
总视线光学深度为

𝜏𝜆,s,A(𝜃) = ∫ 𝜌s𝜅𝜆ds = 2𝜌s,0𝜅𝜆RsFs(𝜃)， (3-5)

其中 𝜅𝜆是给定波长 𝜆的尘埃消光系数（公式3-3），𝐹s(𝜃)是方程3-2中所示的倾角
依赖项。

此外，在计算 𝜏𝜆,s,A(𝜃)时，𝜅𝑉 与中心尘埃密度 𝜌s,0简并。因此，为了简单起

见，我们定义一个新的参数 𝛼s,0 ≡ 𝜌s,0𝜅𝑉，它直接代表中心尘埃的吸收密度。有

了这个新参数，公式3-5就可以改写为：

𝜏𝜆,s,A(𝜃) = 2𝛼s,0( 𝜆
5500Å

)−1.32𝑅s𝐹s(𝜃)。 (3-6)

对于均匀混合模型，根据辐射转移方程，总减光后辐射强度 𝐼 与总未减光
辐射强度 𝐼∗的关系为：

𝐼 = 𝐼∗
1 − 𝑒−𝜏𝜆,s,A

𝜏𝜆,s,A
， (3-7)

其中 𝜏𝜆,s,A 是沿指定视线的总光深（公式3-6）。那么，尘埃红化服从如下公
式：

𝐸s(𝜆1 − 𝜆2) = −2.5 log(
𝐼𝜆1/𝐼𝜆2

𝐼𝜆1,∗/𝐼𝜆2,∗
) = 2.5 log(

𝜏𝜆1

𝜏𝜆2

1 − 𝑒−𝜏𝜆2

1 − 𝑒−𝜏𝜆1
)。 (3-8)

如公式 3-7和3-8所示，对于均匀混合模型，当光学厚（𝜏 >> 1）时，辐射强
度与 𝜏 有简单的相关性（𝐼 ≈ 𝐼∗/𝜏），以及一个几乎恒定的红化（𝐸(𝜆1 − 𝜆2) ≈
2.5log(𝜏𝜆1/𝜏𝜆2)）。

均匀混合模型的光深 𝜏（公式：3-6）由两项组成。一个是整体尘埃消光项，
可以用侧向时到银河系中心 𝑉 波段尘埃光深度为参数，𝜏s,A(90∘) ≡ 2𝛼s,0𝑅s。另一

个是倾角依赖项 𝐹s(𝜃)（公式：3-2），它的唯一参数是 ℎs/𝑅s，即圆盘标高与标长的

比。由于盘面标高 𝑅s在尘埃消光项和倾角依赖项中均有出现，为简单起见，我

们设定 𝑅s = 1。这样，需要拟合的模型参数为 𝛼s,0和 ℎs，分别以 𝑅−1
s 和 𝑅s为单

位。我们用这两个自由模型参数来拟合观察到的恒星红化 𝐸s 与倾角的关系。对

𝐸s − 𝜃关系的最佳拟合结果在图3-1a用红色实线表示。

31



盘星系尘埃的几何分布：“巧克力碎曲奇”模型

如图3-1a显示，这个均匀混合模型与观察到的 𝐸s − 𝜃关系相当吻合。在我们
的最佳拟合中，盘的标高与标长的比 ℎs/𝑅s = 0.27。对 𝛼s,0的最佳估计是 1.9，这
意味着沿星系中心方向的整体 𝑉 波段的光深范围从 ∼ 1（面向时）到 ∼ 4（侧向
时）不等，对应的有效尘埃减光范围从 𝐴𝑉 ∼ 0.50 mag（面向时）到 1.41mag（侧
向时）。其中，面向时的光深这与观测值 (0.5-1.5 mag, Bianchi, 2007; De Geyter等,
2014; Casasola等, 2017)大致一致。但是，均匀混合模型只有一个恒星辐射成分，
同时其饱和效应的上限比观测到的发射线红化的下限要低，这均说明均匀混合

模型不能对发射线的红化-倾角关系进行解释。

3.1.2 尘埃屏模型

恒星形成区，或者说 H II区的分布比恒星成分更薄 (e.g. Anderson等, 2019)。
考虑到我们使用的 SDSS数据是星系中心的光谱数据，那么，如果 H II区在视线

方向上没有相互遮挡效应，这些 H II区可以看作是星系中心的一个点辐射源。在

这个简化模型中，这个视作是点辐射源的 H II区只会受到前景的尘埃消光，这与

尘埃屏模型相吻合。

对于尘埃屏模型，内秉辐射强度为 𝐼0 的辐射源观测到的辐射强度由沿视线

方向尘埃的光深 𝜏 决定，即 𝐼 = 𝐼0𝑒−𝜏。我们在图3-1的下半部分显示了这个简单
尘埃屏模型的示意图。视线方向上的尘埃由两部分组成：一个是弥散 ISM中的尘
埃，另一个是 H II区自身的尘埃外壳。对于前一个部分，我们采取了3.1.1节中最
佳的模型估计，即一个指数弥漫 ISM尘埃盘，其标高标长比设置为 ℎs/𝑅s = 0.27，
中心尘埃吸收密度为 𝛼s,0 = 1.9。由于我们假设 H II区位于星系中心，因此其视

线方向上来自弥散 ISM尘埃的与倾角相关的光深是公式3-6描述的 𝜏𝜆,𝑠,𝐴(𝜃)的一
半。对于 H II区本身的尘埃部分，我们假设尘埃分布在一个球形外壳中。在这种

情况下，尘埃壳层的光深与倾角无关，因此可以用一个常数 𝜏𝜆,cl来描述。对于倾

角为 𝜃的盘星系，星系中心的 H II区的视线方向上的总光深为这两个尘埃成分的

组合：

𝜏𝜆,g,A(𝜃) =
𝜏𝜆,s,A(𝜃)

2 + 𝜏𝜆,cl。 (3-9)

我们假设 H II区尘埃的消光曲线与3.1.1中弥散 ISM尘埃的消光曲线相同（公式：
3-3），随后，我们用 𝑉 波段的光深 𝜏cl作为模型参数。那么，在这个简单的尘埃

屏模型中，观测到的发射线的红化为：

𝐸g(𝜆1 − 𝜆2) = −2.5 log(
𝐼𝜆1/𝐼𝜆2

𝐼𝜆1,∗/𝐼𝜆2,∗
) = 1.086(𝜏𝜆1,𝑔,𝐴 − 𝜏𝜆2,𝑔,𝐴)。 (3-10)
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利用上述模型，我们用唯一的参数 𝜏cl 来拟合 𝐸g 和倾角的关系。我们发现最佳

拟合结果为 𝜏cl = 0.54。我们在图3-1b上用实线画出我们的拟合结果。可以看出，
在加上 H II区的尘埃成分之后，尘埃屏模型（方程3-9）在低倾角（𝜃 < 70∘）时，

总体上再现了观测到的 𝐸g − 𝜃 关系。然而，在高倾角（𝜃 > 70∘）时，观测到的

𝐸g − 𝜃关系呈现出饱和效应，即红化下降，这不是这个简单尘埃屏模型可以解释
的。这种饱和效应类似于光学厚情况下的混合模型。这意味着，在非常高的倾角

下，这些沿视线的 H II区不能再由位于星系中心的点源来近似。这表明这些 H II

区有更为复杂的几何结构。此外，尘埃屏模型在物理上和结果上均不能解释恒星

的红化。

3.1.3 非均匀连续化尘埃

除了这两个简单的尘埃模型，前人也提出了许许多多非均匀分布的尘埃模

型来试图对星系的消光性质进行解释，这里我们讨论Xilouris等 (1999)中使用的
X99模型和 T04模型 (Tuffs等, 2004)。

在 X99模型中主要包含两个恒星成分和一个尘埃成分。恒星成分由一个指
数盘成分和一个 𝑅1/4 律的核球组成。尘埃成分设定为一个比恒星指数盘成分标

高更低但标长更长的指数盘。在 X99模型中，其典型的核球占比 𝐵/𝑇 约为 0.2，
恒星盘标高与标长的比大约为 0.1，尘埃盘与恒星盘的标高比约为 0.5，尘埃盘与
恒星盘的标长比约为 1.4，面向时尘埃的光深为 0.5到 1.5。这些参数是大家对尘
埃分布的最初步的印象，X99 模型及相关的工作可以很好地模拟侧向星系的测
光图像，尤其是尘埃带的模拟。但是，在 X99模型中缺少对发射线的模拟。如果
假设发射线的分布与尘埃一样，那么就会退化为3.1.1节中讨论的均匀混合尘埃，
这时其红化有上限。在第2章中，我们展示了发射线的红化值都高于这个上限值，
说明简单的假设发射线和尘埃有相同的连续分布是不可行的。

T04模型 (Tuffs等, 2004)在 X99模型基础上进一步提出恒星成分可以分为
薄盘成分和厚盘成分，尘埃也可以分为年轻恒星尘埃和 ISM尘埃。其中薄盘恒
星成分比厚盘恒星成分更薄，并且与年轻恒星尘埃成分分布相同。厚盘尘埃成

分比厚盘恒星成分薄但比薄盘成分厚，且比厚盘恒星成分更延展。具体的参数

可以见表1-1。T04模型还假设了一个“clumpness”的参数来描述光学厚尘埃团
块，这个参数描述了年轻恒星辐射被尘埃团块完全吸收的比例。在 T04模型中
可以通过三个参数来约束减光与倾角的关系。这三个参数分别是核球占比 𝐵/𝑇 ,
面向时总光深 𝜏𝑓 和团块系数 𝑓。van der Giessen等 (2022)通过 SDSS的数据，发
现当 𝐵/𝑇 =0.21，𝜏𝑓 =3.05，𝑓 =0.34时可以描述与银河系质量相当的盘星系的
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减光与倾角关系。但是在描述 Balmer 减幅上出了问题。他发现，即使 𝜏𝑓 被设

置到 8，T04模型预测的发射线红化与倾角的关系远远小于观测到的关系。他认
为需要引入一个额外的常数项才能对其描述。这个常数项在如Charlot等 (2000)
和Calzetti (1997)中关于恒星红化和发射线红化的差异之间有所讨论。他们认为
相对于恒星红化，发射线红化会受到来自 H II区自身的额外消光。

非均匀连续尘埃在发射线红化上的失败意味着发射线红化的尘埃和辐射分

布不能简单假设为一个连续分布，需要考虑其中的团块化效应。这种团块化效应

在活动星系核的宽线区中也有相关假设 (例如 Nenkova等, 2008)。

3.2 CCC模型架构

 
𝝉𝒄𝒍 

𝑹𝒔 𝑹𝒈 

𝒉𝒔 

𝒉𝒈 

off axis 

图 3-2 CCC模型的示意图，其中 𝑅g, ℎg, 𝑅s, ℎs 分别是团块 H II区盘和弥散 ISM盘的标长和
标高，𝜏cl 是每个单独团块的光深。

在3.1节中，我们利用 SDSS类银河系盘星系样本的消光倾角关系，对均匀
混合尘埃模型，尘埃屏模型，T04模型和 X99模型进行了验证。这些模型或多
或少的不能自洽同时解释恒星消光和发射线消光与倾角的关系。均匀混合模型

和 X99模型缺少对发射线的描述；尘埃屏模型不能解释高倾角星系时的发射线
红化特征；T04模型因为其均匀混合特性，发射线的红化被大大低估。在这一节
中，我们提出了一个自洽的双尘埃成分模型，并利用它来同时模拟观察到的两种

不同尘埃变红特征的倾角依赖性。在本模型中，我们不特意考虑散射的效应，而

是将散射和吸收等效为一个等效消光，以简化模型。

如3.1.1节所示，均匀混合模型可以对恒星红化和倾角的关系有个比较好的
解释。因此，我们仍然假设恒星辐射主要来自于一个指数“恒星盘”，并且与弥

散 ISM尘埃成分是均匀混合的。事实上，有观测显示，侧向星系在远红外（FIR）
的弥散辐射，其标长和标高与恒星成分的标长和标高呈线性相关 (Mosenkov等,
2022)。

众所周知，盘星系的发射线辐射主要是由块状分布的 H II区贡献的。由于严
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重的自我消光和短的寿命时标，本地恒星形成星系的 H II区在可见光波段的恒星

辐射只占星系总辐射的数十分之一。观测显示，这些 H II区（最年轻的星族）的

整体结构也遵循盘状几何结构，但比一般的恒星盘更薄、更延展。对于单个 H II

区，为了近似这些块状 H II区的几何结构，我们假设它们是球对称的，并且不同

H II区在物理上是相同的。并且，我们假设这些团块状区域的数密度遵循一个与

恒星盘共面共心的双指数分布。我们在下文中把这种团块状 H II区整体的几何分

布称为“团块星云盘”。

现在，我们的模型星系有两个不同的盘部分：一个是由连续的恒星辐射及其

相关的弥散 ISM尘埃组成的“恒星盘”，这在第3.1.1节中的公式3-4给出了定义；
另一个是由 H II区组成的“团块星云盘”，每个 H II区的内秉发射线辐射为 𝐼g,并
且有一个对这个辐射产生消光的来自自身的光深 𝜏cl。我们将这种双尘埃成分模

型称为“巧克力碎曲奇”模型（Chocolate Chip Cookie model，以下简称 CCC模
型），其中团块状分布的 H II 区（“巧克力碎”）嵌在恒星盘（” 曲奇”）中。在
图3-2上，我们给出新提出的 CCC模型的示意图。

更具体地说，我们描述“团块星云盘”的双指数盘的公式为:

𝜌g(𝑟, ℎ) = 𝜌g,0𝐷g(𝑟, ℎ|𝑅g, ℎg)， (3-11)

其中 𝜌g,0是块状 H II区的星系中心数密度，𝑅g, ℎg分别代表星云盘的标长和标高。

与连续分布的恒星盘不同，星云区的分布是块状的，块状区域的视线光学深度并

不是方程3-11所描述的简单积分。此外，这些块状分布的区域也会对恒星发射产
生尘埃消光效应。因此，我们需要进一步的简化来模拟团块状 H II区对发射线辐

射和恒星辐射的尘埃消光效应，我们将在下面几节中进行讨论。

3.3 CCC模型的团块化描述

我们假设每个 H II区由两部分组成：一部分是中心球状电离氢区，另一部分

是电离氢区外的尘埃球壳层，这个壳层的光深为 𝜏cl。这时，如果一个团块状 H II

区位于另一个辐射源（例如，一颗恒星或者另一个 H II区）的视线方向上，这个

辐射源受到的平均消光为：

̄𝜏cl =
∫𝑅cl

0 4𝜋𝑟√𝑅2
cl − 𝑟2𝜏cldr

𝜋𝑅2
cl

= 4
3𝜏cl， (3-12)

其中𝑅cl是尘埃团壳层的厚度。我们注意到，光深 𝜏是波长 𝜆的函数（方程式3-3），
因此，我们省略了 𝜏𝜆的下标 𝜆，以避免符号的复杂性。
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我们现在开始介绍处理团块尘埃的一般方法。假设有一个由相同性质团块

组成的圆柱形区域，其长度为 𝑙，半径为𝑅𝑎，团块分布用其数密度 𝜌𝑔来表示。那

么团块的柱密度为 𝜎𝑔 = 𝜌𝑔𝑙。对于其中的每一个团块，有其团块尺寸𝑅cl，体积 𝑉cl

和消光 ̄𝜏cl。如果分布是团块状的，则在这个区域内，其填充因子 𝜙 = 𝜌𝑔𝑉cl << 1，
总团块数量𝑁 ∼ 𝜎𝑔𝜋𝑅2

a。相反，如果填充因子 𝜙 ∼ 1，那么这个区域内尘埃分布
是均匀连续的。在这个柱形区域内，我们假设团块大小比圆柱横截面小得多，则

我们可以定义一个覆盖系数 𝑝为每个团块的横截面积与孔径面积之比：

𝑝 ∼
𝑅2

cl
𝑅2

a
， (3-13)

这也描述了一个随机辐射源被沿视线的前景团块所覆盖的概率。因为𝑅cl << 𝑅a，

所以覆盖系数 𝑝 << 1。任意视线方向上的平均团块数量则为 𝑛 = 𝑁𝑝.

我们假设这些团块随机分布在圆柱区域内，那么，沿着某条视线的前景块状

区域的数量服从二项分布：

𝐵(𝑘|𝑁, 𝑝) = 𝑁!
𝑘!(𝑁 − 𝑘)!𝑝𝑘𝑝𝑁−𝑘

= 𝑛𝑘

𝑘! (1 − 𝑛
𝑁 )𝑁 (𝑁 − 𝑛

𝑁 )−𝑘 × [(𝑁 − 1
𝑁 )(𝑁 − 2

𝑁 ) ⋯ (𝑁 − 𝑘 + 1
𝑁 )(1 − 1

𝑁 )]。
(3-14)

当𝑁 → +∞时，二项分布近似为泊松分布，上述公式变为：

𝑃 (𝑘|𝑛) = 𝑛𝑘

𝑘! 𝑒−𝑛。 (3-15)

因此，对于一个内秉流量为 𝐼𝑒的辐射源来说，在被这些前景团块区域消光后，观

察到的平均消光后流量为：

𝐼ext,cl =
𝑁

∑
𝑘=0

𝐼𝑒𝑃 (𝑘|𝑛) ∗ exp(−𝑘 ̄𝜏cl)

= 𝐼𝑒 exp(−𝑛(1 − 𝑒− ̄𝜏cl))。

(3-16)

也就是说，前景团块区域的等效光学深度可以近似为:

̂𝜏cl ≈ 𝜎𝑔𝜋𝑅2
cl(1 − 𝑒− ̄𝜏cl)。 (3-17)

这个最后的近似值表明， ̂𝜏cl 由团块尺寸 𝑅cl、柱密度 𝜎g 和单个前景团块的平均

光深 ̄𝜏cl决定。

值得注意的是，方程3-16的连续近似只是为了方便模型的求解，而不是说这
些团块分布本身是连续的。实际上，这些块状区域的尘埃消光效果与连续分布的

尘埃是不同的。
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我们将团块状分布的尘埃和连续分布的尘埃这两个不同模型的尘埃减光进

行了一个的定量比较。具体来说，我们考虑两个模型，它们在给定的柱子 𝑉 = 𝑆∗𝑙
（远大于尘埃云本身的大小）内都有相同数量的尘埃，但一个是连续分布，另一

个是块状分布。团块状分布和连续分布的示意图在图3-3中进行了展示。
 

clumpy column continuous column 

𝑙 

𝑆 
𝑆 

𝑙 

𝜏̂𝑙,cl,out 

𝜏̂𝑙,cl,in 

𝜏̂𝑙,cont 

图 3-3在相同体积的 𝑉 = 𝑆 ∗ 𝑙中，有相同尘埃的量的团块状分布（左）和连续分布（右）的
示意图。

对于块状尘埃分布，如果有𝑁 尘埃云均匀地分布在 𝑉 内，尘埃总量为

𝑀tot =
4𝑁𝜋𝑅2

cl𝜏cl
3𝜅 , (3-18)

其中 𝑅cl 是尘埃云的半径，𝜏cl 是团块的光深,𝜅 是尘埃消光系数。在这种情况下，
团块外和团块内的辐射源在视线方向上的尘埃光深可以近似为：

̂𝜏𝑙,cl,out = 𝑛g𝜋𝑅2
cl(1 − 𝑒− ̄𝜏cl)， (3-19)

和

̂𝜏𝑙,cl,in = 𝜏cl + 𝑛g𝜋𝑅2
cl(1 − 𝑒− ̄𝜏cl)， (3-20)

其中 ̄𝜏cl = 4𝜏cl
3 ，而 𝜎g = 𝑁/𝑆 是沿视线的尘埃团块的柱密度。

对于连续尘埃分布，沿某一视线方向上的光深可以表示为：

̂𝜏𝑙,cont = 𝑀tot
𝑆 𝜅 = 𝑛g𝜋𝑅2

cl ̄𝜏cl。 (3-21)

可以看出，这两个模型之间有两个主要区别。一方面，对于团块状分布的尘埃，

团块内和团块外的尘埃减光是不同的，其相差为 𝜏cl，而连续尘埃则没有这种影

响。另一方面，对于弥漫的 ISM区域，块状分布的尘埃比连续分布的尘埃有一个
系统性的更小的有效尘埃减光，这也被称为”巨颗粒（Mega grain）”效应 (Városi
等, 1999)。

结合这两种效应，团块状尘埃对发射线的减光可以大于或小于连续尘埃，这

取决于沿视线的团块的柱密度。例如，如果我们取 𝜏cl = 0.5，并假定 𝜎g𝜋𝑅2
cl = 0.5

（对应于一个典型面向盘星系），则 ̂𝜏𝑙,cl,in比 ̂𝜏𝑙,cont 大 0.38。如果我们取 𝜎g𝜋𝑅2
cl = 4

（近似于侧向星系），结果则相反， ̂𝜏𝑙,cl,in比 ̂𝜏𝑙,cont 小 0.5。
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3.4 尘埃对恒星和发射线的消光

在柱坐标系下，对于一个给定位置 (𝑟, 𝑧, 𝜙)的 H II区来说，它的发射线辐射

被自身的尘埃、前景弥散 ISM尘埃和其他前景团块所消光。那么星系倾角为 𝜃
时，沿视线方向上总的光深是

𝜏′
g(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃) = 𝜏cl + 𝜏s(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃) + ̂𝜏cl(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃) (3-22)

其中 𝜏cl，𝜏s和 ̂𝜏cl分别是 H II区团块自身、前景弥散 ISM尘埃和其他前景团块累
加的光深。

同样的，对于以 ℎs和 𝑅s为参数的双指数弥散 ISM尘埃盘（公式3-4），对于
一个给定位置 (𝑟, 𝑧, 𝜙) 的辐射源在星系倾角为 𝜃 沿视线的前景 ISM 尘埃的光深
在视线方向上的光深由前景弥散 ISM尘埃和前景块状尘埃贡献，其消光类似于
公式3-22，为：

𝜏′
s (𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃) = 𝜏s(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃) + ̂𝜏cl(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃) . (3-23)

可以发现，相对于 H II区来说，恒星消光少了 H II区自身消光 𝜏cl这一项。正是因

为这一项的差异，造成了如 T04这样尘埃完全连续模型在发射线红化上的偏离。

在上述公式中，𝜏s(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃)和 ̂𝜏cl(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃)分别为倾角为 𝜃时，在给定位置
(𝑟, 𝑧, 𝜙)处辐射源受到的前景 ISM尘埃和团块尘埃的消光：

𝜏s(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃) = ∫
+∞

0
𝜌𝑠(𝑟′, ℎ′)d𝑙 (3-24)

和

̂𝜏cl(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃) = 𝜋𝑅2
cl(1 − 𝑒− ̄𝜏cl) ∫

+∞

0
𝜌𝑔(𝑟′, ℎ′)d𝑙 (3-25)

这样，对于给定位置 (𝑟, 𝑧, 𝜙)的辐射，其出射强度为：

𝐼′
comp(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃) = 𝐼comp𝜌comp(𝑟, 𝑧, 𝜙)𝑒−𝜏′

comp(𝑟,𝑧,𝜙,𝜃) , (3-26)

下标 ‘comp’根据使用情况可以为 ‘s’和 ‘g’，其中 ‘s’代表恒星盘，‘g’代表星云
盘。

3.5 路径积分后的尘埃减光

在上述章节中，我们对模型星系中某一点 (𝑟, 𝑧, 𝜙)沿视线 𝑙方向消光后的发
射线辐射和恒星辐射进行了建模。接下来，我们通过对路径上的辐射进行积分，

同时将吸收和散射等效为一个等效消光，来模拟尘埃减光效应。

𝐼comp,A(𝑟, 𝑧, 𝜙) = ∫
𝑖𝑛𝑓

−𝑖𝑛𝑓
𝐼′

comp(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃)d𝑙. (3-27)

38



第 3章 CCC模型

同时，模型星系中该点 (𝑟, 𝑧, 𝜙)沿视线 𝑙方向未消光的总流量为：

𝐼comp,∗(𝑟, 𝑧, 𝜙) = ∫
𝑖𝑛𝑓

−𝑖𝑛𝑓
𝐼comp𝜌comp(𝑟, 𝑧, 𝜙, 𝜃)d𝑙 (3-28)

有了未消光和消光后的辐射强度，尘埃的减光就很容易定义为

𝐴comp = −2.5 log(
𝐼comp,A
𝐼comp,∗

) (3-29)

因此，红化为 𝐸comp(𝜆1 − 𝜆2) = 𝐴𝜆1,comp − 𝐴𝜆2,comp。在上述方程中，我们假设团

块状 H II区和弥散 ISM尘埃的消光曲线都遵循相同的幂律形式（方程式3-3）。

3.6 本章小结

在这一章中，我们首先介绍了四种尘埃几何模型（均匀盘，尘埃屏，X99和
T04模型）在同时描述恒星红化和发射线红化随倾角关系的不足之处。其中均匀
盘模型对恒星红化描述较好，但缺少发射线成分；尘埃屏模型对发射线红化低倾

角时描述较好，但高倾角时有偏离。基于测光关系的 X99和 T04模型，在描述
红化倾角关系时都有一定偏离，其中 X99没有发射线成分，而 T04模型大大低
估了发射线的红化。

随后，我们引出了解决低估发射线红化的一个方法：发射线盘为团块状分布

的而非连续分布的。通过这个方法，可以将使发射线受到一个额外的自身消光。

再通过解析的方法，给出团块分布下前景团块的等效消光值，简化对前景团块消

光的计算。最后我们考虑了星系中辐射源和尘埃的分布、辐射转移方程，给出了

CCC模型的一般形式。
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第 4章 类银河系盘星系的几何结构

在本章中，我们利用第3章中提出的 CCC模型的一般形式，来对盘星系的几
何结构进行建模。这里，我们以类银河系样本为例，来阐述建模过程中的一些假

设和简化，并展示模型结果。

4.1 针对单光纤的 CCC模型简化

我们样本的数据为 SDSS DR7的中心孔径光谱，其孔径半径为 1.5”，在样本
星系的典型红移 z∼0.07处，其物理半径为 2.2kpc，因此，在针对这种单光纤的
情况时，CCC模型可以进行简化。简化主要包括中心近似和离轴效应改正。

4.1.1 中心简化

对于一个银河系大小的星系，其半光半径 𝑅50约为 3 kpc左右。整体上来说，
SDSS光纤光谱孔径覆盖区域是在一个半光半径内的。因此，我们可以近似认为，
孔径内的光都是来自星系中心一点的。在这种近似下，对 CCC模型的计算可以
极大简化，只需计算星系中心视线方向的辐射转移，而不用计算整个孔径内所有

视线上的辐射转移。对于一个模型星系中，在星系中心视线上的辐射源，我们可

以用离星系中心的距离 𝑙和星盘倾角 𝜃来确定其位置。转换到以星系盘平面为中
平面的极坐标系上，可以得到 𝑟 = 𝑙 sin 𝜃,ℎ = 𝑙 cos 𝜃，其中 𝑙在近端和远端分别取
正负值。

这样，第3.4节中的公式4-1和公式4-2可以改写为：

𝜏′
g(𝑙, 𝜃) = 𝜏cl + 𝜏s(𝑙, 𝜃) + ̂𝜏cl(𝑙, 𝜃) (4-1)

和

𝜏′
s (𝑙, 𝜃) = 𝜏s(𝑙, 𝜃) + ̂𝜏cl(𝑙, 𝜃) . (4-2)

对于以 ℎs 和 𝑅s 为标高和标长的双指数弥散 ISM尘埃盘（公式3-4），在倾
角为 𝜃,从 𝑙处沿视线方向的前景 ISM尘埃的光深为：

𝜏s(𝑙, 𝜃) =
⎧⎪
⎨
⎪⎩

0.5𝜏s,A(𝜃)(2 − exp( 𝑙
0.5𝜏s,A(𝜃))); 𝑓𝑜𝑟 𝑙 ≤ 0

0.5𝜏s,A(𝜃) exp(− 𝑙
0.5𝜏s,A(𝜃) ); 𝑓𝑜𝑟 𝑙 > 0

, (4-3)

其中 𝜏s,A是沿中心视线的总的光深，它服从公式3-6。
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对于 ̂𝜏cl，根据公式3-17，𝜎g 是其中的唯一参数，这一参数是 (𝑙, 𝜃)的函数。
对于以 ℎg和 𝑅g为标高标长的团块分布指数盘来说，我们有:

𝜎g(𝑙, 𝜃) =
⎧⎪
⎨
⎪⎩

0.5𝜎g,A(𝜃)(2 − exp( 𝑙
0.5𝜎g,A(𝜃))); for 𝑙 ≤ 0

0.5𝜎g,A(𝜃) exp(− 𝑙
0.5𝜎g,A(𝜃) ); for 𝑙 > 0

, (4-4)

其中 𝜎g,A(𝜃)是沿中心视线的团块总的柱数密度：

𝜎g,A(𝜃) = 2𝜌g,0𝑅g𝐹g(𝜃)。 (4-5)

可以发现，在公式4-3和公式4-4中，都包含两种情况。这两种情况分别用于
辐射源位于星系中心近端或远端。

4.1.2 离轴效应

在第4.1.1节中，我们用公式4-1和4-2描述了倾角为 𝜃，𝑙位置处沿星系中心视
线恒星和星云辐射的前景尘埃消光。然而，SDSS光谱的孔径约为 1.5”，而不只
是星系中心的一点。因此，有一定比例的光并不是沿着星系中心的视线视线方向

进入孔径的。因为 SDSS的孔径大小小于我们样本中典型盘星系的有效半径，所
以对于面向星系，只考虑穿过星系中心的视线方向可以比较好的近似孔径内的

辐射。然而，当星系侧向时，我们样本星系的标高变得与 SDSS孔径大小相当，
甚至更小。在这种情况下，离轴效应（不沿星系中心的视线方向）将导致重大偏

差，下面我们将对这种偏差进行讨论，并阐述如何改正这一偏差。

首先，我们假设 H II区分布的标高 ℎg 小于恒星盘的标高 ℎs，而且两个标高

都小于 SDSS的孔径尺寸。这种假设是合理的，在上文中，我们说过，H II区盘

比恒星盘更薄更延展。此外，作为星系盘，盘的标高标长比通常为 0.15左右，考
虑到盘的有效半径约 3 kpc，那么标高大概只有 0.5 kpc左右。在这种情况下，正
如示意图3-2所示，沿着通往星系中心的视线，恒星发射受到团块星云尘埃和弥
散的 ISM尘埃的消光效应。而对于离开盘面的恒星辐射来说，来自星云区域的
尘埃减光变得可以忽略不计。

为了近似和修正这种离轴效应，我们假设有一部分从恒星盘发出的光 (𝑓off )
是离轴的，这部分光的比率定义为：

𝑓off =
ℎs − ℎg

ℎs
.。 (4-6)

这部分离轴的恒星辐射并没有被团块尘埃消光。另一方面，来自星云区的辐射显

然不具有这种离轴效应。
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这里，我们考虑一种情况，即星系盘倾角 𝜃 相对较大，但不是完全侧向的。
在这种情况下，这个星系盘的有效厚度可以表示为：

ℎ′
comp(𝜃) = ℎcomp sin 𝜃 + 𝑅comp cos 𝜃 . (4-7)

正如我们将在后面说明的那样，团块星云盘的标长比恒星盘的标长更大。因此，

随着星系倾角 𝜃 的增大，团块星云盘的有效厚度（ℎ′
g）开始接近恒星盘的厚度

（ℎ′
s）。我们将 ℎ′

g = ℎ′
s时的临界倾角写为 𝜃crit。我们假定，当倾角 𝜃 < 𝜃crit 时，恒

星盘没有离轴效应。实际上，当盘星系变得面向时，ℎ′
s 和 ℎ′

g都将比 SDSS光纤
孔径大小更大，因此两个盘都不会产生离轴效应。

总而言之，由于高倾角盘星系的离轴效应，在 SDSS光谱孔径内，从较厚的
盘发射的一部分离轴光没有被较薄盘所消光。具体来说，这一部分比率可以写

作：

𝑓off (𝜃) =
⎧⎪
⎨
⎪⎩

0; for 𝜃 < 𝜃crit
ℎ′

s −ℎ′
g

ℎ′
s

; for 𝜃 ≥ 𝜃crit

. (4-8)

通过上述建模，在星系倾角为 𝜃,位置 𝑙处被尘埃消光后的恒星辐射强度为：

𝐼′
s (𝑙, 𝜃) = 𝐼s𝜌s(𝑙 sin 𝜃, 𝑙 cos 𝜃) ∗ [𝑓off (𝜃)𝑒−𝜏s(𝑙,𝜃) + ( 1 − 𝑓off (𝜃))𝑒−𝜏′

s (𝑙,𝜃)], (4-9)

其中 𝜏s和 𝜏′
s 分别由公式 4-3和4-2给出，𝐼s代表恒星辐射强度。

对于发射线辐射，不存在离轴效应。因此，尘埃消光后的辐射强度为：

𝐼′
g(𝑙, 𝜃) = 𝐼g𝜌g(𝑙 sin 𝜃, 𝑙 cos 𝜃)𝑒−𝜏′

g (𝑙,𝜃) , (4-10)

其中 𝜏′
g由公式4-1给出。

4.2 MCMC拟合过程和结果

由于我们模型参数数量过大，并且方程的描述也是非线性的，因此使用线

性回归一或者梯度下降法等拟合方法，一是会效率过慢，二是会陷入局域坑。得

不到合理的结果。这里我们使用 MCMC（马尔科夫链-蒙特卡洛，Markov chain
Monte Carlo）算法。

4.2.1 参数选择和拟合空间限制

在 CCC建模中，我们在上述方程中使用了 11个参数，其中一部分参数列
于表4-1。对于恒星盘的建模，我们使用了 ℎs, 𝑅s, 𝛼s,0 , 𝐼s（公式：3-6, 4-3, 4-2和

43



盘星系尘埃的几何分布：“巧克力碎曲奇”模型

4-9）。对于团块星云盘，我们使用了 ℎg、𝑅g、𝜌g,0、𝐼g、𝜏cl、𝑅cl和 𝑅a（公式为：

3-17、4-4、和4-10）。需要注意的是，𝜏cl是波长为 5,500Å时的团块消光，并通过
公式3-12与作为前景时的有效光深 ̄𝜏cl 直接相关。由于尘埃减光描述的是有尘埃

和无尘埃的发射比例，因此发射强度 𝐼s和 𝐼g是不必要的参数。为简单起见，我

们设定 𝐼s和 𝐼g为 1。

然后，在给定倾角时，尘埃的消光值由两组参数决定：几何参数和尘埃性

质参数。其中几何相关参数有 ℎg、𝑅g、ℎs, 𝑅s、𝑅a和 𝑅cl。密度相关参数有 𝛼s,0、

𝜌g,0和 𝜏cl。几何参数的绝对值实际上是与中心密度参数简并的（例如，公式3-6、
4-3和4-5）。也就是说，我们的模型星系的绝对大小可以任意变化，只要它们相
应的密度参数得到相应的调整即可。因此，和第3.1.1一样，我们通过设置恒星盘
标长 𝑅s = 1来归一化这些几何相关参数。这样，其余的几何相关参数 ℎg、𝑅g和

ℎs就变成以 𝑅s为单位的等效标长和标高。相应的密度相关参数 𝛼s,0和 𝜌g,0成为

以 𝑅−1
s 为单位的等效密度。

此外，在对团块区域的尘埃消光效应进行建模时，团块的大小 𝑅cl与它们的

柱数密度相简并（公式3-17）。也就是说，在我们对整体尘埃减光效应的最终建
模中，𝑅cl 与中心数密度 𝜌g,0 相简并。考虑到这种简并效应，我们定义了一个新

的参数 𝜎g,0 ≡ 𝜌g,0𝜋𝑅2
cl，它代表星系中心区域团块的截面大小。

综上所述，我们的模型有 6个独立的自由参数需要约束。其中，有 3个等效
标高和等效标长参数：ℎg、𝑅g 和 ℎs；弥散 ISM尘埃的中心吸收系数 𝛼s,0；团块

星云盘的中心截面 𝜎g,0以及单个团块的光深 𝜏cl。

下面，我们将使用上述针对星系中心孔径光谱的 CCC模型同时拟合观察到
的 𝐸g(𝜃)和 𝐸s(𝜃)的倾角关系。我们将使用 python中基于 MCMC算法的 emcee
包对六个自由参数进行最佳拟合估计。我们将模型参数设置在对数空间。同时，

为了获得有物理意义的参数值，我们对模型参数进行了如下约束：

•团块星云盘和恒星盘的标长都应大于标高，即：𝑅s > ℎs，𝑅g > ℎg；

•两个盘的标长应相当，即：0.5 < 𝑅s/𝑅g < 2；

•星云盘的标高应小于恒星盘的标高，即：ℎg < ℎs；

•团块区域的光深应是光学薄的：𝜏cl < 1。

4.2.2 拟合结果

在 MCMC过程中，我们设置了 20个链，每个链步数为 3000，在排除初始
迭代的前 500步和无效的MCMC链后，我们得到了观测的 𝐸g − 𝜃和 𝐸s − 𝜃关系
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表 4-1类银河系盘星系的 CCC模型参数拟合结果

ℎ𝑠 𝑅𝑠 𝛼𝑠,0 ℎ𝑔 𝑅𝑔 𝜌𝑔,0
* 𝜏𝑐𝑙 𝑅𝑐𝑙

* 𝜎𝑔

标度大小（𝑅𝑠） 0.19𝑅𝑠 1𝑅𝑠 2.58𝑅−1
𝑠 0.11𝑅𝑠 1.59𝑅𝑠 - 0.5 - 1.77𝑅−1

𝑠

物理大小（kpc） 0.41kpc 2.1kpc 1.22kpc−1 0.22kpc 3.33kpc 2,700kpc−3 0.50 ∼ 30 pc 0.84 kpc−1

* 𝜌g,0 和 𝑅cl 被简化为 𝜎g,0 （𝜎g,0 = 𝜌g,0𝜋𝑅2
cl）。
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图 4-1基于CCC模型框架用MCMC算法对𝐸g −𝜃和𝐸s −𝜃关系得到的最佳拟合结果。CCC
模型的六个自由模型参数（表4-1）的MCMC拟合在对角线图上展示，该图的右上角
部分显示了 𝐸g − 𝜃和 𝐸s − 𝜃关系的最佳拟合结果

45



盘星系尘埃的几何分布：“巧克力碎曲奇”模型

的最佳拟合，并对所有六个模型参数进行了强有力的约束。我们在图4-1中显示
了MCMC拟合的对角线图，并在表4-1中列出了拟合结果。可以看出，CCC模型
很好地拟合了这些高倾角星系（𝜃 > 70∘）的 𝐸g − 𝜃 关系。如第3.1.2和3.1.3节所
述那样，这个关系用简单的屏模型和 X04模型不能给出很好的描述。

对于弥散 ISM盘来说，我们得到的最佳拟合结果显示，该盘的标高与标长
之比 ℎs/𝑅s = 0.19，ISM尘埃的中心吸收系数 𝛼s,0 = 2.58。在 CCC模型中，使用
公式3-6，我们可以很容易地估计出，对于面向星系，沿星系中心视线方向上弥散
ISM成分的总光深 𝜏s(0∘) = 0.95；对于侧向星系，这个光深增加为 𝜏s(90∘) = 5.16。
我们注意到，我们的模型结果中标高与标长之比略大于前人工作所述，他们的结

果约为 0.1-0.15(Shao等, 2007; Guthrie, 1992)。这种差异的具体原因将在第4.6节
讨论。

对于团块星云盘的整体分布，CCC模型给出了一个更薄的盘结构，其标高
标长比 ℎg/𝑅g = 0.066，比弥散 ISM盘薄得多。更具体地说，在我们的模型中，团
块星云盘的标长大约是弥散 ISM盘的 1.6倍，而标高只有弥散 ISM尘埃盘的一
半左右（ℎg/ℎs = 0.55）。这是因为高倾角时发射线红化的减少要求团块星云盘比
弥散 ISM尘埃更加延展，这样团块受 ISM尘埃的消光更小。

对于团块星云盘，我们的模型还显示，过星系中心的视线上每一个恒星标长

𝑅s上的团块数量 (𝜎g,0 ≡ 𝜌g,0𝜋𝑅2
cl)约为 1.8。因此，我们预计，当我们的模型星系

为面向时，沿中心视线只有大约 0.37个团块（公式：4-5）。当模型星系侧向时，
这个数字增加到 5.61，这意味着 H II区域有重叠效应。这也是第3.1.2节介绍的简
单尘埃屏模型在高倾角下失败的原因，在尘埃屏模型中没有考虑到重叠效应。

我们拟合得到的 CCC 模型中单个发射线团块的光深的最佳估计值是 𝜏cl =
0.5，这与我们在第3.1.2节中简单屏幕模型中得到的结果非常接近。这个结果并
不令人惊讶。正如我们所讨论的那样，当模型星系正向的时候，沿视线的 H II区

基本上没有什么重叠效应，除了影响发射线区域的 ISM尘埃之外，唯一额外的
尘埃减光只来自这个区域本身的局部尘埃壳。在这种情况下，CCC模型就会退
化为第3.1.2节中的尘埃屏模型。

此外，在我们的模型中，团块星云盘的有效标高等于弥散 ISM盘的临界角
发生在 𝜃crit ≈ 83∘。也就是说，只有对于这些高倾角星系，我们才需要考虑如

第4.1.2节那样所说的 SDSS光纤光谱观测时星云尘埃消光的离轴效应。

为了帮助更好的理解模型是如何运作的，我们在附录A中分别展示了调节这
六个参数会导致红化倾角关系如何变化的。
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4.3 基于孔径尺寸的星系物理尺度推算
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图 4-2类银河系盘星系的 𝑟波段光纤内绝对星等（图 a）和 H𝛼 流量（图 b）与倾角 𝜃 的关
系，颜色表示参数空间中样本星系的数量密度。不同倾角下的中值在每个图中显示为

实心点。

正如我们在第3.1.2中讨论的那样，当星系高倾角时，对观测到的发射线辐射
的尘埃红化有一种饱和效应，这是由于在高倾角时，沿着视线方向内部的辐射会

被外部尘埃层几乎完全消光。也就是说，在观测中，我们无法仅从红化来区分是

否发生了这种饱和效应。另一方面，如果我们进一步考虑消光后的辐射流量，我

们会很容易发现有多少辐射被尘埃消光了。这样，我们就能区分红化的饱和效

应。

我们在图4-2中显示了类银河系盘星系的 𝑟波段孔径内绝对星等（图4-2a）和
H𝛼 流量（图4-2b）与倾角 𝜃 的关系。在给定的倾角下，实心点显示了 𝑟波段孔
径内绝对星等和 H𝛼流量的中位数，这可以认为是典型红移 𝑧 ∼ 0.07的典型类银
河系盘星系的观测 𝑟波段孔径内绝对星等和 H𝛼 流量与倾角的关系。可以看出，
当盘倾角较低（𝜃 <∼ 50∘）时，孔径内绝对星等和 H𝛼流量都没有明显变化。随
着盘面倾角的增加，孔径内绝对星等和 H𝛼通量分别单调地增加或减少。总的来
说，星系从正向到侧向，孔径内星等变暗了约 1mag，H𝛼流量下降了约 0.5dex。

我们使用最佳的 CCC模型来计算不同倾角 𝜃下沿中心视线的消光后星云发
射线的流量密度和 𝑟波段恒星表面亮度。输出的（减光后的）𝑟波段恒星表面亮
度和 H𝛼 流量密度在图4-3的上部和中部的子图分别用虚线表示。发射线流量密
度和表面亮度在 𝜃 = 0∘ 时都被归一化为零。当考虑到尘埃减光效应时，CCC模
型预测的减光后中心流量密度在低倾角（𝜃 <∼ 50∘）时显示出一个平台，这与观

测结果一致。但是，对于高倾角（𝜃 >∼ 50∘）星系，CCC模型预测的中心流量密
度随着盘面倾角的增加而增加，这显然与观测数据中看到的孔径内流量的下降

趋势相反。
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这种中心流量密度增加趋势和孔径流量减少趋势之间的不一致，可以用孔

径效应来解释。我们观察到的是光纤孔径内的总流量，而我们的模型预测是沿中

心视线的流量密度。为了正确估计观察到的流量，我们需要把孔径效应考虑进

去。

对于我们的类银河系盘星系样本来说，SDSS 光谱孔径的物理尺度（𝑅a ∼
2.2kpc）使孔径内的观测流量与 CCC模型中的中心视线上的流量密度之间存在
巨大差异。一方面，光纤内的发射线辐射（或恒星辐射）流量不是一个常数，而

是有一种取决于星系盘的倾角和尘埃几何轮廓的复杂轮廓形式。另一方面，当星

系盘高度侧向时，盘的投影厚度（尤其是团块星云盘的投影厚度）将不会填满整

个孔径。我们在图4-3中最下方的图上显示了不同倾角星系（三种情况）孔径效
应的示意图。

对孔径内的发射线和恒星连续辐射与倾角的关系进行详细的分析建模是非

常复杂的，在这里，我们根据简化的假设进行近似计算。为了简洁起见，我们在

下面说明了估计发射线流量与不同倾角的关系的过程。对于恒星辐射（𝑟波段孔
径绝对星等），估计过程可以完全参照发射线的过程。

我们假设观测到的星云发射线流量与中心表面亮度 𝐼cen 和发射线盘在孔径

𝑆 中的投影面积之积成正比。

𝐿comp(𝜃, 𝑅a) = 𝐼cen,comp ∗ 𝑆, (4-11)

在CCC模型中，我们给出了中心流量密度 𝐼cen,comp与盘倾角的函数关系（图4-3中
中间部分的虚线）。接下来，我们讨论不同倾角下 𝑆 的取值。

对于一个恒星质量为 1010.4𝑀⊙ 的类银河系盘星系来说，恒星盘的标长约为

2kpc(Shen等, 2003)。采用这个值作为 CCC模型中恒星盘𝑅s的标长，我们得到模

型星系的恒星盘和发射线盘的 ℎs, 𝑅g, ℎg 分别为 0.37kpc, 3.17kpc和 0.21kpc。当
模型星系为面向星系时，发射线盘的标长大于孔径大小，盘的投影将填满整个孔

径，因此 𝑆 = 𝜋𝑅2
a（图4-3中情况 I）。

当模型星系为侧向星系时，投影面积由盘的标高决定。在这种情况下，我们

将投影面积 𝑆 近似为 𝜋𝑅aℎg（图4-3中情况 II）。

对于一个具有任意倾角 𝜃 的圆盘，按照第4.1.2节中的公式4-7，其等效投影
标高可以写成 ℎ′

comp(𝜃) = ℎcomp sin 𝜃 + 𝑅comp cos 𝜃。因此，我们可以把投影面积 𝑆
写成：

𝑆(𝜃) ≈ 𝜋𝑅aMin(ℎ′
comp(𝜃), 𝑅a), (4-12)
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图 4-3由 CCC模型和孔径效应解释的与倾角有关的 H𝛼 流量和 𝑟波段孔径星等。上图：观
测到的 H𝛼光纤幅值的中位值（用点表示），CCC模型预测的消光后的中心面亮度（用
虚线表示），对 𝑅a/ℎg = 10的模型星系进行孔径修正后的孔径星等（实线表示）。中图：
观测到的 H𝛼 流量的中位数（用点表示），CCC模型预测的消光后的中心发射线流量
（虚线），对三个不同物理大小的模型星系应用孔径修正后的发射线流量（实线，不同

颜色代表不同的 ℎg 值）。下图：双指数盘在不同倾角下在半径为 𝑅a（2.2kpc）的孔径
内的投影面积。三条实线显示了三个不同大小模型星系的投影面积 𝑆 与圆盘倾角的关
系。三个示意图显示了一个标长为 3.2kpc、标高为 0.2kpc的模型星系分别在面向（情
况一）、侧向（情况二）和临界（情况三）的倾角下向光纤孔径（2.2kpc）的投影。
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其中“Min”取 𝑅a 和 ℎ′
comp(𝜃)之间的最小值。在这种近似下，存在一个临界倾

角 𝜃′
crit，在这种情况下，ℎcomp(𝜃′

crit) = 𝑅a（图4-3中情况 III）。当模型星系从正向
到临界倾角 𝜃′

crit 时（𝜃 < 𝜃′
crit），ℎ′

comp ≥ 𝑅a。在这种情况下，投影面积 𝑆 等于孔
径的面积，𝜋𝑅2

a。当倾角大于临界值时（𝜃 > 𝜃′
crit），投影面积 𝑆 = 𝜋𝑅aℎ′

comp。

在图4-3的中间那一幅图中，我们画出了模型预测的改正孔径效应后的孔径
内 H𝛼流量与盘倾角的关系，这里我们选择了三种不同的 𝑅a/ℎg值（5、10、15），
分别用不同颜色的实线（蓝、青、绿）表示。由于 𝑅a的物理尺寸约为 2.2kpc，这
三个不同的 𝑅a/ℎg 的取值意味着这三个模型星系的物理尺寸不同。由于 CCC模
型 𝑅g/ℎg 的最佳估计值为 1.6，对于这三个 𝑅a/ℎg 值（5、10、15），模型星系的
临界倾角 𝜃′

crit 分别为 ∼ 75∘、55∘、25∘。对于不同的 𝑅a/ℎg，我们均将模型预测的

从倾角为 0到 𝜃′
crit 之间的平均的改正孔径效应后 H𝛼 的流量归一为单位值。当

𝑅a/ℎg = 5时，临界倾角 𝜃′
crit ∼ 75∘，因为中心视线上的发射线流量密度 𝐼cen 在

这个倾角处仍然增加（大于 0.1dex），我们的模型并没有预测在这个倾角范围内
出现一个比较平稳的平台。此外，模型星系从临界倾角 𝜃′

crit 到完全侧向时，预

测的 H𝛼 流量的下降也没有观测到的那么大。当 𝑅a/ℎg = 15时，因为此时的 𝑅g

小于 𝑅a，我们的模型预测的有效投影面积（公式4-12）会持续减少，从而导致
H𝛼通量的持续减少，这导致模型预测结果看起来也与观测结果不太一致，比如
说没有一个明显的平台。最后，我们发现 𝑅a/ℎg = 10给出的预测流量随倾角的
变化与观测到的星云发射线流量的整体趋势有一个相当好的吻合。事实上，我

们还计算了这三种不同的模型线与观测值的残差之和，发现 𝑅a/ℎg = 10的线的
确是最好的。此外，如果 𝑅a/ℎg取值为 10，并将其应用到恒星盘，我们可以用公
式4-11和公式4-12对观测到的 𝑟波段孔径星等进行类似的孔径效应修正。其结果
显示为图4-3中上方图片中的实线。我们可以看到在改正了孔径效应之后，CCC
模型对 𝑟波段恒星盘的尘埃减光效应与倾角的关系做出了很好的预测。值得一提
的是，CCC模型的参数约束来自发射线和恒星辐射的红化特征，而没有使用它
们的减光特征。在上文中，我们表明，一旦考虑到孔径效应，CCC模型预测的
减光特征和盘倾角之间的关系与观测结果也非常一致。这一结果进一步说明了

我们 CCC模型在预测本地盘星系的尘埃减光和红化特征的自洽性。

𝑅a/ℎg = 10时的孔径改正后星等与流量与观测结果的出色一致性为我们的
模型星系的物理大小提供了一个有趣的约束。在第4.2.2节中，由于模型参数的简
并，我们只能得到模型星系的相对几何参数（以 𝑅s 为单位）。现在根据我们上

文讨论可知，平均孔径大小 𝑅a ∼ 2.2kpc，我们自然可以得到 ℎg = 0.22 kpc。据
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此，我们随后可以得到所有模型参数的物理单位的估计值。我们把这些模型参数

的物理估计值列在表4-1的最后一栏。有了所有这些几何参数的物理大小，我们
可以进一步探索 CCC模型的物理意义。

4.4 讨论

在第4.2.2节中，我们得到了 CCC模型中以 𝑅s 为单位的几何参数的最佳估

计。此外，我们还得到了一个约束条件，即在 𝑉 波段，每个团块区域的光学深
度约为 0.5。在第4.3节中，我们发现，通过改正孔径效应，我们可以得到物理单
位下的类银河系盘星系的模型参数估计：𝑅s ∼ 2.1 kpc, 𝑅g ∼ 3.33 kpc, ℎs ∼ 0.41
kpc, ℎg ∼ 0.22 kpc, 𝛼s,0 ∼ 1.22 kpc−1, 𝜎g,0 ∼ 0.84 kpc−1。在这一节中，我们将我们

的模型估计值与本地大质量盘星系的其他观测结果进行比较，并作进一步讨论。

4.4.1 尘埃几何和对侧向星系的测光模拟

我们首先将我们模型星系的几何参数与银河系和其他附近盘星系的观测或

建模结果进行比较。

对于银河系尘埃成分的整体结构参数，许多研究都得出了一致的结论，即尘

埃分布比恒星更薄，更延展 (例如， Drimmel等, 2001; Misiriotis等, 2006; Li等,
2018)。对于河外星系，大多数关于光学波段的尘埃几何的研究都是对测光图像
进行模拟，并只假设了一个整体的尘埃成分，并获得和银河系类似的结论。例如，

(Xilouris等, 1999)（以下简称 X99）研究了五邻近的侧向星系在 B、V和 I波段
的表面亮度分布，(Bianchi, 2007)分析了另外七个邻近的侧向星系在 V和 K波段
的亮度分布。通过对这些星系进行辐射转移分析，他们发现尘埃的径向标长大约

是恒星的 1.4倍，而其垂直标高大约是恒星盘的一半。最近，De Geyter等 (2014)
基于 CALIFA巡天中选出的 12个侧向旋涡星系的 SDSS中的 𝑔、𝑟、𝑖、𝑧波段测
光图像，发现了类似的结论。除了侧向星系，Casasola等 (2017)研究了 DustPedia
中的 18个面向旋涡星系的紫外到亚毫米波段的图像，发现尘埃标长大约是恒星
标长的 1.6倍。对于我们的模型星系来说，团块状星云盘的标长比恒星盘大，标
高比恒星盘小，而弥散 ISM尘埃成分假定与恒星盘的几何形状相同。定性上看，
如果将团块状区域的尘埃与弥散 ISM中的尘埃合并，将得到一个比恒星成分的
标长更大、标高更小的整体尘埃成分，这与其他研究是一致的。然而，考虑到尘

埃减光效应的非线性，不同尘埃模型的几何参数定量上是不能直接比较的。为

此，我们给出 CCC模型最佳拟合结果预言的侧向星系图像，并对其做单成分尘
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埃拟合。这样，这个单成分尘埃拟合得到的几何参数可以直接与上述工作进行比

较。

为了量化我们 CCC模型中双尘埃成分的整体尘埃减光效应，我们使用最佳
的模型拟合参数，重建了我们模型星系的侧向投影图像。更具体地说，图像的投

影过程是沿视线的尘埃减光恒星发射的积分，其公式为：

𝐼𝐴(𝑋, 𝑌 ) = ∫
∞

−∞
𝐼0𝜌𝑠(𝑋, 𝑌 , 𝑙z)𝑒−𝜏(𝑋,𝑌 ,𝑙𝑧)d𝑙z, (4-13)

其中 𝜌𝑠 和 𝜏 分别表示给定位置 (𝑋, 𝑌 , 𝑙𝑧)的恒星辐射强度和尘埃光深，(𝑋, 𝑌 , 𝑙𝑧)
是以模型星系的中心为原点的笛卡尔坐标系中的坐标。(𝑋, 𝑌 )构成投影面，𝑋, 𝑌
分别是沿盘面的主轴和次轴，而 𝑙𝑧 是垂直于投影面的轴。对于侧向星系，这个

笛卡尔坐标系可以很容易地与公式3-1中定义的柱坐标系 (𝑟, ℎ)相映射：

𝑟 = √𝑋2 + 𝑙2
𝑧,

ℎ = 𝑌 .
(4-14)

从等式4-13可以看出，所得到的图像不仅是几何参数（如标长和标高）的函数，
也是尘埃光深（或密度）归一化参数的函数。此外，根据模型假设，𝜌𝑠(𝑋, 𝑌 , 𝑙𝑧)
和 𝜏(𝑋, 𝑌 , 𝑙𝑧)都可以由多个成分组合。例如，我们的 CCC模型的恒星辐射密度
𝜌𝑠只是一个指数盘，其特征是 𝑅𝑠, ℎ𝑠，而 𝜏 是由两个盘结合起来的，即弥散 ISM
尘埃（公式3-5）和团块状尘埃（公式3-17）。

根据上述公式，我们在图4-4的顶部中显示了 CCC模型最佳拟合得到的侧向
𝑉 波段图像。为了进行投影，我们将没有任何尘埃减光模型星系面向时的中心
视星等设定为 17.5等，其恒星盘标长为 𝑅𝑠 = 1.5”（我们样本星系的典型值）。在
这个图像中，可以清楚地看到沿着模型星系的中平面有尘埃带结构，这源于块

状尘埃成分对恒星的额外遮蔽效应。为了进一步量化投影图像的整体特性，我

们绘制了星系盘中平面上的等效光深 𝜏eff
1和面亮度轮廓。通过这两个定量轮廓，

我们对 CCC模型最佳拟合的尘埃几何进行了更详细的讨论，并进一步与其他盘
星系的尘埃减光模型进行比较。

由于许多早期对盘星系尘埃几何的研究只考虑了一个尘埃成分，我们有兴

趣测试我们 CCC模型中的两个尘埃成分是否可以等同于一个尘埃成分。为了测
试这个想法，我们模拟了一个包含连续双指数尘埃盘与恒星辐射盘的简单模型，

1有效尘埃光学深度是通过 𝐼 = 𝐼0 ∗ exp(−𝜏eff )定义的，其中 𝐼 和 𝐼0分别是沿视线有尘埃减光和无尘埃减

光时的表面亮度。
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图 4-4 CCC模型，X99模型，T04模型在典型值情况下，侧向观测时的图像，主轴方向的等
效减光和面亮度轮廓。
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使其图像与 CCC模型模拟得到的图像相同。为了模拟这个单一尘埃成分模型观
测到的面亮度轮廓，如图4-4最下一张图中蓝色点所示，需要三个模型参数：尘
埃与恒星的标长比 𝑅𝑑 /𝑅𝑠，尘埃与恒星的标高比 ℎ𝑑 /ℎ𝑠和代表尘埃密度的归一化

系数。对于这个尘埃密度系数，按照惯例，我们设 V波段时面向模型星系的中
心光深为 𝜏𝑓。通过调整这三个模型参数，我们发现 𝑅𝑑 /𝑅𝑠 ∼ 1.1、ℎ𝑑 /ℎ𝑠 ∼ 0.7和
𝜏𝑓 ∼ 0.4时单成分尘埃模型的面亮度轮廓与 CCC模型的几乎相同，这个单成分
的面亮度轮廓在图4-4的最下一张图中用红色虚线表示。对于这种等效的单一尘
埃成分，尘埃标长比恒星标长大大约 10%。这个结果与Muñoz-Mateos等 (2009a)
对邻近盘星系的研究结果相当吻合，后者的总体尘埃标度是通过对红外辐射的

建模得到的。

从图4-4中，我们得出结论，我们的双成分 CCC模型确实可以用单一的尘埃
成分所等效，正如预期的那样，这个等效的尘埃成分比恒星成分更薄更延展。这

个结果也意味着仅靠投影图像可能不足以恢复尘埃成分的详细结构。为了揭示

星系的三维尘埃几何，需要对不同的尘埃减光特性进行全面研究。

这里，我们还将 CCC模型与两个典型的辐射转移模型的几何参数设置进行
了比较。这两个模型是 X99模型和 T04模型。

首先，X99 的尘埃减光模型的参数设置与我们在刚刚讨论的单一尘埃成分
模型相比唯一的区别是在其恒星辐射中加入了一个额外的核球成分。对于 X99
的具体模型参数，我们采用其样本星系的典型值：𝐵/𝑇 ∼ 0.2，恒星标高与标长
比 ℎ𝑠/𝑅𝑠 ∼ 0.1，尘埃与恒星标高比 ℎ𝑑 /ℎ𝑠 ∼ 0.5，尘埃与恒星标长比 𝑅𝑑 /𝑅𝑠 ∼ 1.4，
V波段面向时的光深 𝜏𝑓 ∼ 0.5。随后我们在图4-4的第二幅图上显示了其的 V波
段侧向观测时的星系图像。最后两幅图中用实心曲线显示了相应的沿星系平面

的有效光深和面亮度轮廓。从投影图像中可以看出，X99模型比 CCC模型有一
个更明显的尘埃带。X99模型沿星系平面的有效尘埃光深系统地略大于 CCC模
型。然而，对于面亮度轮廓，有趣的是，我们 CCC模型的结果与 X99相当接近。

两个模型面亮度轮廓相当是不同影响的综合结果。首先，由于 CCC模型的
ℎ𝑠较高，CCC模型沿星系中平面的无减光的面亮度轮廓也更暗。另一方面，CCC
模型星系的等效单尘成分（ℎ𝑑 ∼ 0.14𝑅𝑠）的标高大约是 X99模型（ℎ𝑑 ∼ 0.07𝑅𝑠）

的两倍，这使得 X99模型中沿星系中平面的有效光深更大。由于这个显著的大
𝜏eff，X99模型星系恒星辐射的减光效应更明显。这两种效应的互补导致了 CCC
模型和 X99模型面亮度轮廓相似。这种互补效应表明，在星系的尘埃减光建模
中，恒星辐射和尘埃成分之间存在简并性。换句话说，在尘埃减光模型中，最好
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不要预先确定恒星辐射成分的几何形状，否则通过建模得到的尘埃成分的几何

可能会有偏差。

我们还模拟了 T04模型星系的侧向投影图像。具体来说，我们首先从Tuffs等
(2004)中获取基本的几何参数。对于自由参数，我们从van der Giessen等 (2022)
的表 3中取值，这些参数值是用 SDSS中银河系质量的盘星系的恒星减光-倾角
关系约束得到的，其中：𝐵/𝑇 ∼ 0.21、𝜏V,f = 3.05、𝑓 = 0.34。系数 𝑓 与年老星族
的尘埃减光无关，因此在投影中不起作用。我们在图4-4的第三幅图像中显示了
这个 T04-G22模型星系的侧向投影图像而它的 𝜏eff 和面亮度轮廓则分别在最后

两张图中用虚线表示。

可以看出，这个 T04-G22模型星系有非常明显的尘埃带。因此，其面亮度轮
廓比 CCC和 X99模型星系都要暗得多。此外，在这个 T04-G22模型星系中，面
亮度轮廓在 4𝑅𝑠 内几乎是一个常数，这意味着在星系中平面上甚至到星系最外

侧的区域都是光学厚的。T04-G22 模型星系沿星系中平面这种非常光学厚的面
亮度轮廓是相对较大的尘埃含量（𝜏V,f ∼ 3）和 T04中预设的薄盘尘埃盘的非常
小的厚度比（0.016）的综合结果。可以看出，T04模型由于其固定了恒星辐射和
尘埃分布的几何参数，不能在解释恒星减光-倾角关系的同时给出合理的面亮度
轮廓，更何况 T04模型在发射线减光-倾角关系的描述上是需要修正的 (van der
Giessen等, 2022)。

4.4.2 尘埃光深

在 CCC模型中，除了几何参数，我们还对两个尘埃盘的光学深度进行了约
束。

对于弥散尘埃盘，我们估算得到的星系中心吸收系数 𝛼s,0约为 1.22kpc−1。然

而，在我们的模型中，这个中心吸收系数 𝛼s,0更多的是作为一个归一化的参数来

描述不同区域的弥散尘埃成分的光深，而并没有明确的物理含义。原因是我们的

指数盘模型过于简化，无法描述真实星系的中心区域，该区域包含其他复杂的

物理成分，如核球、核星团和活动星系核等，这些在我们的模型中都没有被考虑

到。但是，这个吸收系数 𝛼s,0可以用来估计我们模型星系典型区域的光深。例如，

在”太阳附近”（在银河系平面上与模型星系中心的距离约为 8.3kpc的位置），我
们的模型预测的吸收系数约为 0.02kpc−1。然后，通过对高银纬地区沿视线进行

积分，我们得到了弥散尘埃的视线光学深度约为 0.01，这与银河系的尘埃分布地
图数据很一致 (Schlegel等, 1998)。
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对于团块状星云盘，我们估计的每个团块的光学深度 𝜏cl约为 0.5，团块区域
的中心吸收截面 𝜎g,0约为 0.84kpc−1。我们提醒大家，𝜎g,0是团块区域中心数密度

与每个团块投影面积的乘积（𝜌g,0𝜋𝑅2
cl）。对于 𝜎g,0，与弥散 ISM尘埃的论证类似，

我们的估计值也不能与观测值直接比较。然而，我们可以用它来进一步估计团

块状 H II区的整体特性。在此之前，我们需要对单个块状区域的大小 𝑅cl进行估

计。通过中红外（MIR）辐射探测到的银河系 H II区的大小约为 10 pc(Anderson,
2014)，而对临近盘星系的观测表示，在光学波段中显示 H II区的大小从 10pc到
100pc不等 (Gutiérrez等, 2008)。在银河系和河外星系中探测到的 H II区的大小

差异，可能反映了 H II区的团块性质和观测上选择效应2。Strömgren球理论也表
明，在不同的 H原子密度和不同亮度等级的 OB型恒星中，H II区大小可以从几

个 pc到近百个 pc不等 (Gutiérrez等, 2008)。在本章节中为了简单起见，我们假
设 𝑅cl为 30pc，这样，我们可以得到 𝜌g,0大约为 300kpc−3。有了团块的数密度的

值，我们可以通过公式

𝑁 = 4𝜋𝑅2
gℎg𝜌g,0 (4-15)

进一步得到团块盘内团块总数约为 9.2 × 103，其中 𝑅g 和 ℎg 分别为 3.33kpc和
0.22kpc。如果我们假设每个团块内都有 103𝑀⊙ 新形成的恒星（一个 H II区或疏

散星团通常包含 ∼ 103恒星，初始质量函数（IMF）也显示只有大约 0.1%恒星为
OB型恒星），这样我们模型星系中总共有约 107𝑀⊙ 新生的恒星。考虑到 H II区

的典型寿命约为 10Myr，并假设所有新生恒星都是在 H II区内形成的，那么我们

模型星系的恒星形成率 SFR约为 1𝑀⊙/年，这与本地恒星形成星系主序的恒星形
成率非常吻合 (Brinchmann等, 2004)。在上述讨论中，𝑅cl和每个 H II区的新生星

数量都是来自于估计。然而，我们想强调的是，我们对恒星形成率的最终估计并

不明显依赖于这两个参数的具体数值。原因是，这两个参数在物理上是相互关联

的。如果我们假设一个更小的 𝑅cl，那么每个 H II区的新生恒星数量也应该更少。

对于块状区域的光深 𝜏cl，我们模型给出的估计为 0.5，这接近银河系H II区的

典型值 (Sun等, 2021)，但为河外星中观测到的 H II区的下限 (Gutiérrez等, 2008)。
考虑到 H II区的团块性质以及观测的选择和分辨率效应的影响，河外星系中观测

到的 H II区更可能偏向于巨 H II区或 H II区集合体。事实上，正如我们所讨论的

那样，河外星系研究中所报告的 H II区的大小要系统的比银河系的大。

通过 CCC模型，我们可以进一步估算出每个尘埃成分中的尘埃总量。弥散
2由于分辨率的影响，我们预计对河外星系观测得到的 H II区将更可能是较大的 H II区。

56



第 4章 类银河系盘星系的几何结构

ISM中的尘埃总量为：

𝑀d,s =
𝛼s,0
𝜅𝑉

4𝜋𝑅2
s ℎs = 27.7kpc2

𝜅𝑉
, (4-16)

其中 𝜅𝑉 是质量吸收系数，单位为 kpc2M⊙。对于团块 H II区，尘埃总量为：

𝑀d,g =𝑁cl𝑀cl = 𝜌g,04𝜋𝑅2
gℎg

4𝜋𝑅3
cl

3
𝜏cl

𝑅cl𝜅𝑉

=
16𝜋𝑅2

gℎg𝜎g,0𝜏𝑐𝑙
3𝜅𝑉

= 17.1kpc2

𝜅𝑉
.

(4-17)

综合考虑这两个估计值，我们可以得出结论，对于类银河系盘星系来说，团块状

H II区的尘埃总量略小于但与弥散 ISM尘埃相当。在这里值得一提的是，我们在
上面的讨论中没有考虑完全光学厚的恒星形成区。

4.4.3 减光曲线

在 CCC模型中，对于弥散 ISM尘埃和团块状尘埃我们都使用了 𝑅𝑉 = 3.1
的幂律消光曲线（方程3-3）。然而，在 SPS拟合过程中，为了从我们样本星系的
恒星连续谱中得出红化，我们使用的减光曲线是 𝑅𝑉 = 4.05的 Calzetti减光曲线
(Calzetti等, 2000)。我们分别将这两条不同的消光曲线和减光曲线画在图4-5的上
半部分，其中红线表示我们工作中使用的 𝑅𝑉 = 3.1的幂律消光曲线；蓝线表示
𝑅𝑉 = 4.05的 Calzetti减光曲线。可以发现，它们在短波长（𝜆 < 5000Å）上有明
显的差异。这种差异主要是由于它们的定义不同，我们将在下面对其进行详细讨

论。

在背景介绍中，我们指出消光曲线只由尘埃粒子的物理和化学性质决定，而

减光曲线（或称作有效消光曲线）则与尘埃粒子和辐射源的几何分布进一步相

关 (例如, Calzetti, 1997; Calzetti等, 2000; Witt等, 1992, 1996, 2000)。由于 CCC模
型对尘埃粒子和辐射源的几何形状给出了完整的描述，我们可以很容易地根据

𝑅𝑉 = 3.1的幂律消光曲线，推导出我们的模型星系在不同倾角下的减光曲线的
形状。这里值得一提的是，在我们的模型中，我们用 𝐸g(H𝛼 − H𝛽)来表示发射线
辐射的尘埃红化（公式3-1），这与假定的消光曲线无关。因此，我们只需要讨论
恒星连续谱减光曲线的形状。

我们使用 CCC模型参数的最佳估计值（表格4-1）来计算模型星系的恒星连
续谱在不同波长下的有效尘埃减光，然后推导出减光曲线的形状。我们在图4-5的
下半张图上用红色虚线、实线和点线显示了三个有代表性倾角（𝜃 = 0∘、60∘ 和

90∘）的减光曲线结果。这三个倾角分别代表了面向，中位值，侧向时的星系倾
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图 4-5 CCC模型中使用的消光和减光曲线以及用 𝐴(𝜆)
𝐴𝑉
表示的 Calzetti减光曲线。上半张图：

CCC模型中使用的消光曲线（方程式3-3）（红色曲线）和 Calzetti减光曲线（蓝色曲
线）。下半张图：由 CCC模型得出的侧向（点线，𝜃 = 90∘，𝑅𝑉 = 7.0）、面向（虚线，
𝜃 = 0∘，𝑅𝑉 = 3.7）和中位值（实线，𝜃 = 60∘，𝑅𝑉 = 4.1），这里也用蓝色曲线画出了
Calzetti减光曲线以进行比较。
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角。这三条减光曲线的 𝑅𝑉 分别是 3.7、7.0 和 4.1。我们看到 CCC 模型自然地
预测了 𝑅𝑉 会随着盘倾角的增加而增加，这在前人的观测研究中也有指出 (例如
Battisti等, 2017)。我们认为，减光曲线的𝑅𝑉 随盘倾角（光学深度）的增加是由发

射源与尘埃混合时的饱和效应造成的（见公式3-7和3-8）。另外，对于中位盘倾角
（𝜃 ∼ 60∘）时，CCC模型预测的减光曲线的 𝑅𝑉 为 4.1，这与经典的 Calzetti减光
曲线 (Calzetti等, 2000)（𝑅𝑉 =4.05）非常一致。此外，CCC模型预测的减光曲线的
𝑅𝑉 范围在 3.7到 7.0之间，这个范围也与附近星系的观测结果相一致 (Calzetti,
1997)。

在第2.2.2节中，我们在 SPS拟合中使用了 𝑅𝑉 = 4.05的 Calzetti减光曲线。
如果为了整个拟合过程完全自洽，我们应该对不同倾角的星系采用不同的减光

曲线。然而，将倾角效应全面引入 SPS拟合过程是非常复杂并且低效的。我们认
为这种 SPS拟合过程中不一致的减光曲线不会对我们的结论产生重大影响。例
如，当减光曲线从 𝑅𝑉 = 4.05变为 4.88 (Calzetti, 1997; Calzetti等, 2000)时，邻近
星系样本的红化中值 𝐸s仅从 0.15变为 0.16。

4.5 更大质量范围星系的模型参数估计

表 4-2不同质量盘星系的 CCC模型参数拟合结果

质量范围 ℎ𝑠(𝑅𝑠/𝑘𝑝𝑐) 𝑅𝑠(𝑅𝑠/𝑘𝑝𝑐) 𝛼𝑠,0(𝑅−1
𝑠 /𝑘𝑝𝑐−1) 𝑅𝑔(𝑅𝑠/𝑘𝑝𝑐) ℎ𝑔(𝑅𝑠/𝑘𝑝𝑐) 𝜏𝑐𝑙 𝜎𝑔(𝑅−1

𝑠 /𝑘𝑝𝑐−1)

9.0-9.47 0.5（0.60） 1（1.19） 0.75（0.63） 1.36（1.62） 0.42（0.50） 0.05（0.05） 0.01（0.008）

9.47-9.75 0.42（0.57） 1（1.35） 0.92（0.68） 1.31（1.77） 0.07（0.09） 0.14（0.14） 0.01（0.01）

9.75-9.96 0.33（0.49） 1（1.49） 1.22（0.82） 1.12（1.62） 0.09（0.13） 0.25（0.25） 0.03（0.02）

9.96-10.16 0.28（0.46） 1（1.63） 1.52（0.93） 1.43（2.32） 0.11（0.18） 0.35（0.35） 0.4（0.25）

10.16-10.4 0.21（0.38） 1（1.8） 2.14（1.19） 1.58（2.84） 0.11（0.2） 0.45（0.45） 1.86（1.03）

10.4-11.0 0.16（0.34） 1（2.15） 3.27（1.52） 1.68（3.61） 0.10（0.21） 0.62（0.62） 1.25（0.58）

不在括号内为用 𝑅𝑠 归一的物理量，括号内的为估算的物理尺度。

鉴于 CCC模型在类银河系盘星系的尘埃几何建模中取得了显著成果，我们
将这个模型推广到更大的质量范围。这里，我们选择了恒星质量为 109𝑀⊙ 到

1011𝑀⊙的盘星系，并将它们等数目分成了六个区间，这六个质量区间的发射线

红化和恒星红化与倾角的关系显示在2-6中。现在我们用 CCC模型分别对这六个
质量区间星系的恒星红化 𝐸s 和发射线红化 𝐸g 与倾角的关系进行拟合。拟合结

果的图在附录B中，相关参数列在表4-2中。我们假设 𝑅𝑠为恒星盘的标长，这个

标长服从Shen等 (2003)提出的质量-半径关系。由此，我们将以 𝑅𝑠 为单位的值
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转换为以 kpc为单位的物理尺度，并同样列在表4-2中。

从图中可以看出，除了星系质量最小的这个区间的拟合参数不合理，超出了

拟合范围，剩下五个质量区间的拟合结果是可以用来讨论的。这种不合理可能是

由于 PSF效应或者小质量星系形态不是很稳定，盘倾角测量的偏差导致的。

在我们的工作中，恒星盘的标高可能会高估。一方面，我们模型中没有考虑

核球，这可能会导致我们恒星盘厚度的高估。另一方面，这是由于 PSF效应和
孔径效应导致的结果。这些效应我们将在第4.6节中作详细讨论。

我们还发现，对于小质量星系的 𝜎𝑔，模型的拟合结果趋近于 0，这是因为小
质量星系团块的遮挡效应非常微弱，并且小质量星系的倾角估计有很大误差。这

会导致遮挡效应无法在发射线红化-倾角上很好的反映出来，从而导致了一个趋
近于 0拟合结果。我们期望这个参数可以反映星系的恒星形成率，因此在将来我
们可以考虑用恒星形成率来约束这一参数。

我们发现，随着星系质量的增加，ISM 中的尘埃密度也在增加，即 𝛼𝑠,0 从

0.63kpc−1增加到 1.52kpc−1。单个团块的光深从 0.05增加到 0.62。这可能反映了
星系 ISM和 H II区中尘埃的演化，我们将在第5章中对单个团块光深随质量的演
化做详细讨论。

我们还发现，发射线盘的标高从 0.1kpc增长到 0.2kpc。同时发射线盘的标
高标长比一直都比较稳定，大约在 0.07左右。团块 H II区盘的几何性质可能反映

了 H II区盘或者说星系中气体盘的动力学性质。关于这个的讨论我们将在未来开

展。

4.6 存在的不足

我们的 CCC模型不仅对发射线和恒星连续谱的红化特征与倾角复杂的相关
性给出了很好的拟合结果（图4-1），而且对其尘埃减光效应也给出了一致的预测
（图4-3）。然而，我们的模型也受到有限的观测数据和模型假设的不确定性的影
响。接下来我们将讨论 CCC模型中需要注意的问题。

4.6.1 核球

为了简单起见，我们的 CCC模型没有考虑盘星系的核球成分。一个合理的
假设是，核球成分中没有恒星形成，所以没有与之相关的冷气体和尘埃。在这种

情况下，发射线红化 𝐸g将无所谓模型中是否包括核球成分。对于恒星辐射，如

果我们假设核球成分是球形致密的，那么球形核球和薄盘的组合可以近似认为
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相当于一个稍厚的盘。这正是我们的 CCC模型得到的相对较高的恒星盘标高标
长比（ℎ𝑠/𝑅𝑠 ∼ 0.19）的原因。带核球成分的更精细的几何模型引入了更多的自
由参数，因此需要更多的观测约束，例如结合多波长图像，或者具有类似核盘比

的星系的子样本。

4.6.2 致密恒星形成区

在我们的 CCC模型中，H II区被假定是全同的，其光深 𝜏cl的最佳拟合为 0.5。
这可以被认为是不同 H II区的统计平均值。然而，在真实的星系中恒星形成区的

光学深度与它们的演化阶段有关。处于早期阶段的恒星形成区仍然嵌埋在非常

致密和光学厚的分子云中。这些恒星形成区对观测到的发射线完全没有贡献。不

仅如此，这些光学厚的恒星形成区也会阻挡它们视线后方的恒星辐射，因此对于

侧向星系，有很大一部分的暗区。

这一章的结果基于的是光学薄的 H II区的 Balmer减幅和光学波段中恒星连
续谱红化的观测。因此，这些光学厚的恒星形成区域不会直接影响我们的模型

结果。此外，我们在图4-3中的结果还显示，一旦考虑到孔径效应，CCC模型预
测的尘埃减光效应与观测的结果是很一致的。也就是说，至少在 SDSS光纤孔径
内，不会有很多这种完全光学厚的恒星形成区，从而导致有明显的被完全遮蔽

的区域。然而，我们不能排除当星系完全侧向时，这些暗区会对观测结果产生不

可忽视的影响。事实上，我们的 CCC模型预测的沿星系中平面的尘埃光深略小
于 X99模型，后者是通过对测光图像进行辐射转移模拟得到的，对暗云有更多
的约束。

在 T04模型中，光学厚的恒星形成区通过参数 𝐹（光学厚恒星形成区的体积
分数）进行了适当的估计，其典型值为 0.2，但对不同的星系取值不同。在 T04
模型中，这些光学厚的恒星形成区将对来自非常年轻恒星的紫外辐射和相应的

辐射转移的红外辐射产生重大影响。对于未来的研究，这些光学厚的成分需要被

考虑进去，特别是当有来自紫外或红外观测的约束时。

4.6.3 孔径分辨率

在这一章中，我们主要基于光纤光谱数据的观测对沿星系中心视线的尘埃

红化效应进行了建模。正如我们在”离轴效应”和”孔径效应”这两节中所讨论的
那样，光纤孔径比典型的样本星系尺寸小得多，对于面向星系可以很好地模拟星

系中心区域，但这也给解释侧向星系的观察到的尘埃减光特征带来了重大的偏

差。
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在这里，我们提出了另一个尚未讨论的来自孔径的偏差效应。对于侧向星

系，由于星系的标高比孔径的半径小得多，观察到的尘埃减光不是简单地沿星系

平面，而是沿星盘垂直方向的积分。正如侧向星系的投影图像所显示的那样，光

深从中平面到高纬度有显著下降，因此，这使得观察到的尘埃减光系统性地小于

完全沿中平面的减光。在我们的模型中，对于侧向星系我们只计算了星系中平

面上的尘埃的光深和尘埃减光效应。也就是说，对于侧向星系，我们模型拟合值

会偏离到较低的尘埃减光，这将使团块状尘埃盘相对较厚。事实上，正如我们在

图4-4中所示，我们的 CCC模型预测的沿星系中平面的有效光深比 X99模型的
要小。然而，CCC模型的观测约束是所有倾角的红化特征，因此我们不期望只
来自侧向星系的这种偏差会大大改变我们的模型结果。

4.6.4 红外性质

在这一章中，我们模型只研究了尘埃的消光过程，而没有考虑其红外辐射。

为了更好地讨论和约束星系的尘埃特性，需要一个考虑到包括尘埃红外辐射的

辐射转移模型，然而这超出了这项工作的范围。基于我们 CCC模型的框架和基
本结果，在这里我们对模型星系的红外辐射进行了简要的展望。

在我们的 CCC模型中，我们假设团块和 ISM中的尘埃具有相同的属性（消
光曲线），因此星际辐射场（ISRF）对尘埃温度起着关键作用。考虑到团块状的
H II区有年轻恒星的辐射，我们预计团块状的尘埃将吸收更多的紫外光子，因此

成为可以通过 MIR辐射追踪的暖尘埃。事实上，在观测中，暖尘埃与分子气体
H2和恒星形成区 (Stevens等, 2005; Hippelein等, 2003)在空间上是相关的。研究
还表明，MIR盘的标长与 H𝛼的标长相似 (Vogler等, 2005)。

另一方面，我们的 CCC 模型显示，块状尘埃比弥散尘埃更延展。如果我
们假设 H II区的块状尘埃的平均温度高于 ISM尘埃的平均温度，那么星系整体
在MIR的辐射比 FIR的辐射更延展。但是这与红外辐射的标长随波长的增加而
增加这一观测事实相反 (Hippelein 等, 2003)。造成这种矛盾的原因之一正如在
第4.6.2节中讨论的那样，我们的模型不包含任何光学厚的团块成分，虽然这对模
型的拟合结果没有影响，因为我们所有的模型约束都是基于光学波段的观测。但

是，这些光学厚的恒星形成区域（例如分子云）是冷尘埃的主要贡献之一 (Planck
Collaboration等, 2011)，如果我们考虑到这些光学厚恒星形成区的红外特性，并
假设它们与 CCC模型中的 H II区具有相同的几何分布，我们自然会得到一个更

广泛的冷尘成分。另一个原因是，对弥散 ISM尘埃有相同并低温的假设过于简
单了。弥散 ISM尘埃的温度与 ISRF的强度呈正相关，ISRF的强度从星系中心
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向外部区域递减。因此，弥散 ISM尘埃的低温成分的空间分布也会偏向于有更
高标长。为了定量我们的 CCC模型的红外辐射，我们需要在同时考虑团块状尘
埃（光学薄的 H II区和光学厚的分子云）和弥散 ISM尘埃的基础上对辐射转移
进行详细建模，这超出了本工作的范围，需要在今后的工作中作进一步研究。

4.7 本章小结

我们构建了一个适用于星系中心光谱的 CCC模型。在 CCC模型中，团块状
的星云区被嵌入到一个弥散的恒星/ISM盘中，就像饼干中的巧克力片。通过考
虑离轴效应，CCC模型成功地同时再现了观测到的恒星和发射线红化的倾角相
关性。此外，在适当考虑了光纤孔径效应后，CCC模型对 H𝛼流量和 𝑟波段绝对
星等的尘埃减光效应的倾角依赖性的预测也与观测结果很一致。除了光纤光谱

的观测特性外，我们的 CCC模型所预测的整体的侧向星系的面亮度分布也与附
近盘星系的研究大致一致。

我们模型星系几何参数的最佳估计值如下：恒星盘标高与标长之比 ℎs/𝑅s ∼
0.19，星云盘标高与标长之比 ℎg/𝑅g ∼ 0.06，星云盘与弥散恒星盘的标高之比
ℎg/ℎs ∼ 0.56，星云盘与弥散盘的标长之比 𝑅g/𝑅s ∼ 1.6。此外，我们还得到了两
个尘埃盘的光深的模型约束。对于弥散尘埃部分，CCC模型预测，在“太阳附
近”时，对高银纬观测视线方向的红化约为 0.02。这一结果表明，从统计学上
看，我们根据恒星质量从 SDSS 中选出的类银河系盘星系也具有与银河系类似
的几何形状和尘埃特性。对于团块区域，我们的结论是，如果把 30pc作为团块
大小，我们的模型星系中大约有 10,000个团块区域，每个区域在 𝑉 波段的光深
𝜏cl ∼ 0.50。这些参数估计给出了一个自洽的推论，即这些团块状区域大致表征
了盘星系中的 H II区。

我们将 CCC模型应用到更大质量范围的星系中，发现在 109.5 到 1011 太阳

质量范围内能够给出合理的结果。这些结果可以帮助我们理解星系尘埃结构是

如何演化的。

我们也发现 CCC模型也有一些局限性。首先，为了减少自由参数的数量，我
们没有考虑核球成分，这使得 CCC模型中恒星辐射的标高 𝑅𝑠 包含核球的贡献。

其次，我们的模型没有考虑光学厚的恒星形成区，这可能会妨碍我们的模型直接

应用于涉及紫外和/或红外数据的辐射转移的研究。

但是，CCC模型的应用前景广阔。例如，在第4.5节中，我们的模型进一步
扩展并应用于其他恒星质量的盘星系，并给出了不同质量星系的几何参数。有了
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这样的模型，我们可以比较和探索不同质量星系的尘埃成分的结构参数。这使我

们能够更好地理解不同质量星系中尘埃成分的形成和演化。此外，通过假设尘埃

粒子的物理性质 (例如 Draine等, 2007)，我们的模型可以应用于不同波长的更详
细的尘埃消光和辐射过程，并可以与使用蒙特卡洛过程的数值模拟结果进行比

较 (e.g. Camps等, 2015a)。CCC模型是一个基于几个合理近似值的解析模型。它
简化了考虑尘埃几何时的辐射转移过程的计算。与计算详细辐射传输过程的普

通蒙特卡洛方法相比，CCC模型要快得多，因此可以方便地应用于大型星系样
本。
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第 5章 HII区和尘金比

5.1 尘埃与气体、金属的关系：尘气比和尘金比

尘埃作为星际介质中的一部分，经常和同为星际介质的气体和气相金属进

行比较研究。尘埃与气体（尘气比，DGR）的比值和尘埃与气相金属的比值（尘
金比，DTM）在前人工作中进行了广泛的研究，并可以借此对星系的演化和尘埃
的演化进行约束。研究发现，星际介质中尘埃和气体、金属之间的关系很复杂。

有各种各样的机制将尘埃添加到 ISM中，还有一些机制可以将尘埃从 ISM中清
除。在这一节中，我们将介绍理论上尘埃是如何演化的，同时我们还会介绍两种

经典的得到 DGR和 DTM的方法，并说明这两种方法的优劣。最后，我们详细
介绍如何基于 CCC模型从可见光数据中得到 DTM和这种方法的优势之处。

5.1.1 尘埃演化模型中的尘金比

在这一节中，我们将介绍各种星际环境中尘埃演化。尘埃演化是指在环境的

影响下，尘埃构成随时间的变化。演化的时标短则数百万年，长则数亿年。尘埃，

归根结底是一种固相的金属，其演化轨迹通常是和气体、恒星、气相金属的演化

成协的。整体说来，尘埃产生于 AGB星风和超新星爆炸；随后在星际介质中生
长；同时，星际介质中的高能光子或者超新星爆炸会破坏尘埃。

尘埃和气相金属都产自于恒星。恒星在其晚期阶段会将其合成的一部分金

属元素返还到 ISM中。这种返还方式包括恒星风、行星星云、新星、SNIa和 SN II。

此外，这些喷出的金属元素的温度可以低到足以凝结出颗粒，即尘埃。在星系尺

度中，尘埃产生的最主要的两个来源就是恒星星风和 SN II。这两个不同的方式

因其物理机制导致产生的不同元素丰度不同，比如 SN II会贡献大量的含氧尘埃

（如硅酸盐和氧化物），而 AGB星风会贡献大量的含碳尘埃（如各种有机分子和
碳化硅）。在 AGB星风中，有大约 10-40%的金属元素被凝结到尘埃中 (Morgan
等, 2003; Ventura等, 2012)。而不同 SN II产生的尘埃会有很大的差异，有的只产

生非常少的尘埃，而有的会有大约 50%的金属元素被凝结到尘埃中 (Todini等,
2001; Ercolano等, 2007; Bianchi等, 2007; Bocchio等, 2016; Marassi等, 2019)。尽
管不同类型恒星的尘埃产额差异巨大，但是对于一个星系来说，其产额是可以估

计的。对于一个星系，如果假设了其内部恒星的初始质量函数，那么不同类型恒

星的比例就可以计算得到，最终也可以得到这个星系总的尘埃产额。在一般研究

中，由于假设了固定的初始质量函数，其尘埃产额，DTM也会随之固定，这样，
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如果观测的 DTM相对于产额得到的 DTM发生了偏离，说明星系内存在尘埃的
生长或者破坏机制。

尘埃的生长过程是将气相金属通过凝结吸附变为固体尘埃的过程。在尘埃

生长过程中，气相金属变为尘埃。那么，金属丰度下降，尘埃的量增高，最终

导致 DTM的提高。通常，用积聚时标（Accretion timescale）来描述尘埃生长的
快慢。前人工作中关于积聚时标已经做了充分的研究 (Draine, 2009; Dwek, 1998;
Hirashita等, 2011; Zhukovska等, 2016; Priestley等, 2021)。吸积时标主要受金属
丰度、气体温度和气体密度这三个因素影响，并且这三个因素都是正反馈，即金

属丰度、气体温度和气体密度越高，尘埃越容易吸积生长，吸积时标越短。在不

同环境下，尘埃的吸积时标大致如下：

（1）温中性介质中，只有非常小颗粒的尘埃可以形成，并不适合形成尘埃。
（2）冷中性介质中，尘埃可以生长，其生长时标大概为三亿年。
（3）弥散分子云中，尘埃生长时标和在冷中性介质中接近。
（4）致密分子云中，尘埃的生长时标约为一千万年，和这种分子云的典型寿命接
近。

总而言之，尘埃在高金属丰度致密气体环境下，有更快的增长速度，DTM增长
也更快。

在尘埃演化中，尘埃的摧毁效应也不可忽略。简单说来，尘埃的摧毁就是将

尘埃从固相金属变成气相，显然，这个过程会降低 DTM。尘埃的摧毁效应主要
包括光解、热解和 SN激波破坏三种因素。光解主要对小颗粒尘埃有明显破坏作
用，随着辐射场的增强，能够破坏的颗粒大小也会增大 (Guhathakurta等, 1989)。
因此，在 OB 型恒星周围的 H II 区，小颗粒尘埃几乎可以被全部破坏掉。热解

作用的原理是高能粒子或光子与尘埃颗粒碰撞导致的尘埃气化。当温度或粒子

速度越高，这种热解作用也越明显，同样的，热解也是对小颗粒尘埃更加有效

(Dwek等, 1992; Draine等, 1979; Hu等, 2019; Micelotta等, 2010; Bocchio等, 2012,
2014)。可以看出，上述两种尘埃破坏机制与金属丰度无关，而第三种破坏机制，
SN II激波破坏与金属丰度有关。简单来说，SN II激波会将超新星附近的尘埃清

空。一次超新星激波扫过的气体质量约为 100𝑀⊙ 到 1000𝑀⊙(Draine, 2009)。如
果金属丰度为太阳金属丰度，一次超新星爆发能够摧毁约 10𝑀⊙ 的尘埃，这部

分尘埃最后变成了气相金属。可以看出，超新星能够破坏的尘埃的量，取决于金

属丰度，金属丰度越高，气体中尘埃的量也越多，在 SN II发生时，也会有更多

的尘埃被破坏。
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整体来看，恒星产生基本固定 DTM的尘埃，尘埃的生长会导致 DTM的增
高，而超新星的破坏会导致DTM的降低。如果我们能够观测到DTM的演化，那
么我们就能了解星系整体演化过程中，尘埃的演化历史。

5.1.2 观测方法和结果

对于 DTM的观测，现在有两种主流方法：一种是用红外辐射、CO和 21cm
中性氢的观测来指征，另一种是通过紫外吸收线来指征。

在星系 SED的观测中，红外和可见光波段通常会有两个明显的凸起，可见
光波段的辐射来自恒星，红外的辐射则来自尘埃。通常的做法是假设一个修正黑

体谱，来拟合星系的红外 SED观测，进而得到星系中尘埃的温度，质量等信息。
随后通过 21cm谱线可以估算原子氢的质量，通过 CO得到分子氢的质量。这样
我们就得到了总尘埃质量和总气体质量，就可以得到 DGR。现在有成熟的金属
丰度的测量方法 (例如，Tremonti等, 2004)，由此，可以从 DGR推算得到 DTM。
早期的研究认为对于大部分星系来说，DGR和金属丰度存在着线性关系，或者
说有一个恒定的 DTM(Issa等, 1990; Lisenfeld等, 1998)，当时的解释是用尘埃颗
粒的生长和破坏不显著 (Hirashita, 1999; Edmunds, 2001)。同时，在许多半分析模
型和流体力学模拟中也假定了恒定的 DTM(Silva等, 1998; James等, 2002; Clark
等, 2016; Yajima等, 2015; Camps等, 2015b; Somerville等, 2012; Ma等, 2019; Katz
等, 2019)。在最近的研究中，通过红外观测，特别是对于低金属丰度星系的观测，
现在认为 DTM是会随着金属丰度的增加而增加的 (Rémy-Ruyer等, 2014; De Vis
等, 2017, 2019)。然而，由于红外观测通常样本数量较小，最多只有几百个星系，
这时选择效应或不确定性可能会导致不同的观测趋势 (Mattsson等, 2014)。

通过紫外吸收线指征的方法是通过金属损耗测得的。在年轻恒星的紫外光

谱中有各种星际介质中金属元素吸收线，这些吸收线可以用来计算气体中各种

巨量元素的含量（如Mg, Si, O, P, Cr, Fe, Ni, Zn等），最后求得气相中的总金属丰
度。同时由于年轻恒星是刚诞生的恒星，其金属丰度可以认为是星系内秉的总金

属丰度，这个金属丰度可以通过恒星光谱测量得到。那么气相金属丰度和恒星金

属丰度相差的这部分金属，就可以认为是束缚在尘埃内的金属丰度了。这种方法

在近邻的星系（如M31、M33、SMC和 LMC）中有了一定的应用 (Tchernyshyov
等, 2015; Roman-Duval等, 2021; Jenkins, 2009)。
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5.1.3 现存问题

在用红外观测的尘埃测量中有这么一个问题，那就是“消失的尘埃”。这是

因为用红外方法测到的尘埃主要测到的是温尘埃，大量的冷尘埃因为其低温，辐

射弱的特点，难以准确测得，最终导致总尘埃量被低估。相较而言，通过紫外

方法测到的尘埃的量通常会比用红外数据测得的更高。Clark等 (2023)通过改进
红外 SED拟合的方法，得到了接近于紫外方法的尘埃的量，但是仍然存在低估。
然而，紫外方法测尘埃的量不具有普适性，因为需要有年轻恒星高分辨率的包

括紫外的全谱观测，这种观测是昂贵的且只能用于近邻星系。这两个方法的样

本数据量都不会很大，在已知的工作中，红外样本的最大数据量为几百个星系，

而紫外方法通常只是针对单个星系的详细研究。因此，一个大样本的 DTM或者
DGR的数据对研究河外星系中尘埃的演化意义重大。在我们的 CCC模型中，能
够给出单个 H II区自身光深的估计，这个值经过我们的考察可以用来表征尘气比

（第5.3节和第5.4节）。因此我们的 CCC模型是能够借助大样本光谱数据对尘金比
和尘埃演化做出约束。接下来，我们将在本章中详细阐明我们的方法和结果以及

结论。

5.2 数据

在这一章中，我们使用了第2章中的面向盘星系样本。不同于第4章中探究红
化随倾角的关系，这一章我们为了简化，简化 CCC模型，更明确地获得对 H II

区域光学深度的约束（详见第5.4节），我们还进一步选择了星系轴比 𝑏/𝑎 > 0.8的
面向盘星系。因此，我们最终得到了 25,573个面向盘星系样本。在我们的样本
中，气相金属丰度（12+log(O/H)）来自于MPA-JHU数据库1，使用的是Tremonti
等 (2004)中的方法。相关的数据在第2.3.3节中进行了讨论，并在图2-7中展示了
数据分布情况。

5.3 HII区光深与尘气比和尘金比的关系

在计算单个 H II区域的典型光学深度 𝜏cl之前，我们首先介绍一下为何 𝜏cl能

够反映 H II区的尘埃的量。在一般研究中，H II区的内部由于存在年轻 OB型恒
星的紫外光子，其中的气体是完全电离的；这个电离区域可以用斯特龙根球来解

释，在电离区域外围，则是原恒星形成区的残留气体和尘埃。因此，在这里我们

1https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/SDSS/DR7/oh.html
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假设 H II区为一个简单的带尘埃外壳的球壳模型。球体内部是气体是完全电离的

斯特龙根球，我们假设其中没有尘埃。在外壳中主要成分为原恒星形成区剩余

的中性气体和尘埃，其中尘埃与中性气体均匀混合。我们假设外壳中的中性气

体的金属丰度与斯特龙根球中电离气体金属丰度是相同的。通过这个简单模型，

我们可以把 𝜏cl写成以下形式：

𝜏cl = 𝜅𝑉 𝜌dust𝑙, (5-1)

其中 𝜌dust 是尘埃壳层中的尘埃密度，𝑙是尘埃壳层的厚度，𝜅𝑉 是尘埃吸收系数。

通过将 𝜌dust 与尘埃壳层的 DTG和中性气体密度联系起来，我们进而得到：

𝜏cl = 𝜅𝑉 𝜌gas𝑙 ⋅ DTG . (5-2)

在公式5-2中，𝜌gas 和 𝑙 描述了 H II区尘埃壳层的基本特性，𝜅𝑉 描述了尘埃粒子

的物理特性。

这里我们假设 𝜌gas、𝑙和 𝜅𝑉 都与宿主星系的性质无关。前人的研究表明所有

类型的本地盘星系的 H II区的平均电子密度和大小分布是相似的 (Oey等, 2003;
Liu等, 2013; Santoro等, 2022)。考虑到内部电离斯特龙根球和尘埃壳都是 H II区

复合体的一部分，可以认为内部和外部性质是相关的。也就是说，如果 H II区内

部电离区的性质与宿主星系的性质无关，那么外部尘埃壳层也应如此。因此，根

据上述公式，我们得到 𝜏cl ∝ DGR。基于上述假设，我们将用 𝜏cl 来表征星系的

DGR，然后研究它与星系其他物理特性之间的关系。

𝜏𝑠𝜏𝑐𝑙

𝑅𝑎𝑝

𝑙

图 5-1面向星系中心孔径（半径为 𝑅ap）的简化 CCC模型示意图。其中单个H II区（蓝色云

层，尘埃壳层光学深度 𝜏cl 和尘埃壳层厚度 𝑙）分布在薄薄一层上，稀疏地嵌入厚 ISM
盘（灰色背景，沿视线的总光学深度为 𝜏s）中间。
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DGR可以进一步写成 DTM（记为 𝜁）和金属丰度 𝑍 的乘积。在本研究中，
我们使用由Tremonti等 (2004)估计的气相金属丰度，它被定义为氧与氢的对数
丰度比，用 12 + log(O/H)表示。因此，在对数空间中，尘金比 𝜁 和 𝜏cl之间的关

系可以写作：

𝐶 + log 𝜁 = log 𝜏cl − log(O/H). (5-3)

在这个公式中，常数项 𝐶代表本研究中假设的未知因素（如公式5-2中的 𝜅𝑉，𝜌gas

和 𝑙）。这些因素我们已经论证为与宿主星系性质无关的常数。

5.4 针对面向星系的 CCC模型简化

在第3章中，我们提出了一个用于盘星系的双成分尘埃几何模型，即 CCC模
型。在这个模型中中 H II区（”巧克力碎”）被嵌入在一个连续分布的 ISM/恒星
盘（”饼干”）中。在 CCC模型中，弥散的 ISM假定与恒星成分均匀混合，而 H II

区域是结块的，分布在一个更薄更延展的盘中。

对于面向盘星系，这个模型可以进一步简化为单层 H II区域稀疏地嵌入到厚

ISM盘中间这种情况，如图5-1所示。在第4章中，我们发现对于恒星质量在 109

到 1011 太阳质量范围内的盘星系中心区域的 H II区截面密度约小于 1kpc−1（定

义为中心视线中 H II区的平均数量），同时 H II盘的厚度非常小（标高 ∼ 0.1kpc）。
这样，对于面向盘星系，星系中心 H II区域的覆盖系数约为 0.1，因此 H II区对恒

星的遮挡可以忽略不计。在这一章中，我们认为样本星系的几何性质与 CCC模
型一致，并做了两个合理的假设：（1）沿任何单一视线最多只有一个 H II区；（2）
H II区的覆盖系数非常低。

在这两个假设下，恒星辐射只会受到来自 ISM尘埃的消光，而 H II发射线

辐射则同时被 ISM尘埃和 H II区自身的尘埃壳层消光。在 CCC模型中假设 ISM
尘埃与星族均匀混合，那么恒星减光和发射线减光可以分别简化为均匀混合模

型和尘埃屏模型，这在3.1.1和3.1.2中也有讨论。在上述两节中，这两个模型能够
对面向星系的恒星红化和发射线红化有良好的解释。此外，由于 H II区的典型尺

寸远远小于恒星盘的标高，那么，H II区的前景 ISM尘埃的光深可以用 ISM尘
埃总光深的一半来近似。最后，恒星红化和发射线红化就可以写作：

𝐸s = 2.5 log(
𝜏s,B
𝜏s,V

1 − 𝑒−𝜏s,V

1 − 𝑒−𝜏s,B
)

𝐸g = 1.086(𝜏g,H𝛽 − 𝜏g,H𝛼)

𝜏g = 𝜏s
2 + 𝜏cl .

(5-4)
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其中 𝜏s 是 ISM尘埃的总光深（见图5-1），𝜏g 是 H II区视线上受到消光的总光深，

𝜏cl是单个 H II区自身的光深。在本章中，如果没有明确说明，光深默认定义在 𝑉
波段。

在公式5-4中，𝜏s 可以由第一个公式从 𝐸s 得到; 𝜏g 可以由第二个公式从 𝐸g

得到;随后，𝜏cl 可以通过 𝜏s 和 𝜏g 联合得到。在计算这些光深时，我们需要假设

一条消光曲线。在这里，我们仍然假设一条 𝑅𝑉 = 3.1(Li等, 2017; Fitzpatrick等,
2019)的幂律消光曲线（公式3-3）。

值得一提的是，我们的 CCC模型是一个统计学模型，反映的是盘星系的整
体性质，不适用于单个星系的详细研究。我们从简化 CCC模型得到单个 H II区

的光深 𝜏cl也是从统计学角度出发的。因此，我们不是用公式5-4来推导每个星系
的 𝜏cl，而是取具有类似物理特性星系样本的 𝐸g 和 𝐸s 的中位数，然后用这些中

位数计算它们的典型 𝜏cl的值。同时，𝜏cl的不确定性是通过 𝐸g和 𝐸s的不确定性

传递得到的。换句话说，本文的动机是在统计意义上研究盘星系的 𝜏cl，而不是

关注任何单个星系 𝜏cl的具体数值。

5.5 星系质量决定的尘金比

在第5.2节中，我们将面向盘星系按照恒星质量分成 10个间隔为 0.2dex的区
间，然后将给定恒星质量区间中的星系进一步分为 3个气相金属丰度的子样本，
同一恒星质量区间下的金属丰度子样本的数量相等。在这一节中，我们利用这

些子样本，并使用第5.4节中的简化 CCC模型，探讨 𝜏cl与宿舍星系恒星质量M∗

和金属丰度 12 + log(O/H)之间的变化关系。

我们首先在图5-2的左上图中用像素点标记出了所有面向盘星系在 M∗-Z图
上的位置。我们用实心曲线显示了金属丰度 12 + log(O/H)与恒星质量的拟合得
到的函数关系，这个函数是一个二次函数，拟合结果如下，与Tremonti等 (2004)
的非常相似:

12 + log(O/H)(M∗) =

− 0.114(log M∗)2 + 2.534 log M∗ − 4.978 .
(5-5)

此外，30 个恒星质量和金属丰度分区的星系子样本的 𝜏cl 在右上图中用圆点表

示，点的颜色表示每个子样本的 𝜏cl 值。可以看出，质量更大、金属丰度更高的

星系的 𝜏cl 也系统性的较高，对于质量最小和金属最贫的星系（log M∗ ∼ 9, 12 +
log(O/H) ∼ 8.5）这时的光深 𝜏cl ∼ 0.05；而对于质量最大和金属丰度最高的星系
log M∗ ∼ 11, 12 + log(O/H) ∼ 9.2），此时 𝜏cl ∼ 0.8。
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图 5-2 𝜏cl 与恒星质量M∗ 和金属丰度 12+log(O/H)之间的关系。左上图：M∗-Z关系，𝜏cl 用

颜色表示。圆圈代表M∗和𝑍 分隔中的 30个子样本星系，而背景中的小黑点是所有样
本星系。实线是M∗-Z的拟合关系，即公式5-5。右上图：M∗-𝜏cl关系，金属丰度用颜色

表示。由虚线连接的点代表 30个恒星质量和金属丰度分隔中的星系子样本，而方块则
是 10个不考虑金属丰度按恒星质量分隔中的 𝜏cl中值。实线是公式5-6描述的M∗-𝜏cl关

系。左下图：残差 Δ log 𝜏cl-Δ log(O/H)关系,不同恒星质量的分隔的用颜色标记。具有
相同恒星质量的星系由黑色虚线连接。最佳拟合线和置信度为 1𝜎 的区间用蓝色实线
和阴影区域表示。橙色虚线（Δ log 𝜏cl = Δ log(O/H)）用于比较。右下图：M∗-𝜁 的关系，
颜色表示金属丰度，数据点的属性与左上图相同，实线遵循公式5-8。
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为了更清楚地显示 𝜏cl与恒星质量和金属丰度的关系，我们在图5-2的右上图
中绘制了 𝜏cl与M∗的关系，并用颜色标记出每个样本星系金属丰度 12+log(O/H)
的中位值。我们首先将 10个恒星质量分隔样本的 𝜏cl中位数用大方块表示，而不

考虑其金属丰度。同时，在对于 30个恒星质量和金属丰度分隔样本的 𝜏cl，我们

用由虚线连接的圆点现实。为了图片能看得更清楚，我们只显示了 10个恒星质
量分隔样本的 𝜏cl 的不确定性。对于 10个恒星质量分隔的中位值 𝜏cl（用正方形

表示），我们看到 𝜏cl 随着星系质量单调地增加。类似于公式5-5的M∗-Z的关系，
我们也使用二次函数对M∗-𝜏cl的关系进行了参数化，得到了最佳拟合结果为：

log 𝜏cl(M∗) = −0.343(log M∗)2 + 7.54 log M∗ − 41.531, (5-6)

这个公式在图中用黑线表示。排除了M∗-Z的简并之后，我们再次看到在给定的
恒星质量下，𝜏cl 对金属丰度有明显的二阶相关性：高金属丰度的星系有更高的

𝜏cl。

为了更清楚地显示 𝜏cl 对 𝑍 的二阶相关性。我们在图5-2的左下图中绘制了
在M∗-𝜏cl关系中 𝜏cl的残差（Δ log 𝜏cl）及其误差和M∗-Z关系中金属丰度的残差
（Δ log(O/H)）的关系。具体来说，这两个残差被定义为:

Δ log(O/H) = log(O/H) − log(O/H)(M∗),

Δ log 𝜏cl = log 𝜏cl − log 𝜏cl(M∗)
(5-7)

其中 log(O/H)(M∗)和 log 𝜏cl(M∗)分别由公式5-5和5-6定义。我们用了一个线性关
系来拟合所有质量星系的这两个残差的整体趋势。这个趋势及其 1𝜎 的置信区间
在图5-2的左下图中用蓝色实线和阴影区域画出。可以看出，对于所有恒星质量和
金属丰度的分区，在减去M∗-𝜏cl关系和M∗-Z关系后，Δ log 𝜏cl大致与Δ log(O/H)
呈现一个斜率为 1的线性关系。根据公式5-3，这个等价关系意味着不同金属丰
度的星系的 DTM（𝜁）在给定的恒星质量下大致是一个常数。

为了进一步研究上述结果，我们在图5-2的右下图中绘制了 𝜁（公式5-3）与
M∗的函数关系，同样的，金属丰度表示颜色。在右上图中，我们将 10个不考虑
金属丰度恒星质量分隔的样本星系用大方块显示，将 30个恒星质量和金属丰度
分隔的这些子样本显示为由虚线连接的圆点。可以看出，在大多数恒星质量组

中，𝜁 几乎不显示对金属丰度的二阶相关性（log M∗ > 9.8）。对于这些少数的低
质量区，考虑到 𝜁 的不确定性，我们认为 𝜁 也基本上与金属丰度无关。即使存在
相关性，这种相关性也应该是非常弱的。
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既然 𝜁 只是恒星质量的一个函数，这里，我们将提供一个描述该函数的表达
式。我们通过方程5-3、5-5、5-6和5-7的组合得到这个公式而不是对右下图中的
数据点进行拟合：

𝐶 + log 𝜁 = log 𝜏cl(M∗) − log(O/H)(M∗)

= −0.229(log M∗)2 + 5.006 log M∗ − 24.553 .
(5-8)

我们在图5-2的右下图中用实线将这个二次函数绘制出来。可以看出，这个推导
出的公式与数据点吻合的非常好。

从上面的这些图中，我们得出了这一章的主要发现：星系的 DTM只是其宿
主星系恒星质量的一个独特函数。这一发现对尘埃粒子演化的时间尺度有重要

的影响，这将在第5.6.2节中进一步讨论。

5.6 讨论

大多数关于尘埃演化模型的研究都集中在DTM和金属丰度的关系上 (Lisen-
feld等, 1998; Hirashita等, 2002; Draine等, 2007; Galametz等, 2011; Zafar等, 2013;
Rémy-Ruyer等, 2014; De Vis等, 2019; Wiseman等, 2017; Kahre等, 2018)。简单来
说，尘埃演化机制包括尘埃的产生和破坏。尘埃的产生主要包括由恒星风和超

新星中的尘埃形成以及 ISM中的颗粒生长。尘埃破坏主要与恒星形成过程中的
消耗、热溅射和超新星破坏有关。此外，气体的内流和外流也会影响尘埃的量。

在这些机制中，晶粒增长会增加 DTM，而尘埃破坏则起相反的效果。如果没有
晶粒增长和尘埃破坏，DTM是一个取决于恒星风和超新星中的尘埃产量的常数。
当尘粒增长和破坏之间存在平衡时，DTM也是一个常数 (例如，De Vis等, 2017;
Mattsson等, 2012)。另一方面，在高密度和高金属丰度的环境中（例如在分子云
的内部区域），尘埃的增长效应超过了尘埃颗粒的破坏效应，我们会预期 DTM
会随着金属丰度的增加而增加。在本文中，我们提出宿主星系的恒星质量对 H II

区域的 DTM起着更基本的作用。在这一节中，我们在第5.6.1节首先讨论研究中
的 𝜁 -𝑍 关系所隐含的我们的 M∗-𝜁 关系，然后在第5.6.2节讨论我们提出的 M∗-𝜁
关系背后可能的物理机制。

5.6.1 尘金比与金属丰度关系的解释

许多研究都讨论了DTM与金属丰度𝑍的相关性 (例如，Silva等, 1998; James
等, 2002; Clark等, 2016; Yajima等, 2015; Camps等, 2015b; Somerville等, 2012; Ma
等, 2019; Katz等, 2019)。为了使我们的研究与前人的结果有一个很好的比较，我
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图 5-3尘金比 log 𝜁 和金属丰度 12+log(O/H)的相关性，恒星质量用颜色表示，其中 log 𝜁 由
log 𝜏cl − log(O/H)描述。点线的斜率为 1.45，虚线代表 DTM是一个常数。

们还探讨了我们数据中 𝜁 与 𝑍 的相关性。具体来说，我们在金属丰度范围为
8.4 < 12 + log(O/H) < 9.4处将面向盘星系样本按照金属丰度划分出 10个区间，
区间间隔为 0.1dex，然后计算每个金属丰度区间中样本星系的中位值 𝜏cl。根据

公式5-3，我们计算了尘金比 𝜁，然后在图5-3中显示了 DTM与金属丰度的关系
（12 + log(O/H)），其中每个金属丰度区间中样本星系的恒星质量 log M∗用颜色表

示。我们看到，在低金属丰度范围内（12 + log(O/H) < 9.0），𝜁 随 log(O/H)单调
增加。在高金属丰度尾巴（12 + log(O/H) > 9.0），𝜁 大致是一个常数。这样的趋
势在早期的研究中也有类似的发现，(例如 Rémy-Ruyer等, 2014)。

为了进行更多的定量比较，我们在图5-3中画出了两个文献中建议的 𝜁 -𝑍 关
系。一个是虚线表示的 𝜁 为常数 (Issa 等, 1990; Lisenfeld 等, 1998) 的关系，其
中截距已被调整以与高金属丰度时观察到的 log 𝜁 相符合。另一个是非线性关系
𝜁 ∝ 𝑍1.45 (例如，De Vis等, 2019; Li等, 2019)。这个关系由点状虚线表示，截距
也经过调整，以适应低金属丰度时观察到的 𝜁 -𝑍 关系。可以看出，这两个已知
的关系分别与我们在低金属丰度和高金属丰度部分的结果很一致。

5.6.2 星系质量和尘金比关系的物理图像

我们得出的M∗-𝜁 关系对星系的不同成分（如星族、金属、尘埃）的演化历
史有重要的物理意义，下面我们将对其进行具体讨论。

本地盘星系的 M∗-Z 关系可能是由于更大质量盘星系有更高的表面密度
(Chang等, 2010; Belfiore等, 2017; Clark等, 2023)。此外，现今星系的恒星形成历
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史显示出一种”下降”行为，即更大质量的星系中的恒星往往更早形成，而且形
成时间跨度更短 (Neistein等, 2006)。因此，大质量星系较高的𝑍也可能是高红移
时恒星形成效率较高的结果，此时星系的表面气体密度平均较高 (Fu等, 2009)。
一般来说，星系质量形成历史时标在数十亿年左右，这比分子云中的尘粒生长时

间尺度（∼ 107 − 108年 (Galliano, 2022)）长很多。因此，考虑到更大质量的星系
更早地形成它们的金属，综合上高金属丰度时会有更短的尘粒生长时间尺度这

一效应，更大质量的星系今天有更高的 𝜁 是自然的。

另一方面，大质量星系通常有更高的金属丰度，这可能与大质量星系的引力

势更深有关，在这种情况下，外流被认为更难从宿主星系中逃脱 (Chang等, 2010;
Chisholm 等, 2017)。考虑到金属粒子有更大的质量，对于由动量和能量驱动的
外流，金属粒子的外流速度和外流率自然比气体的外流速度和外流率低 (Pandya
等, 2021)。可以预见的是，尘埃粒子的流出比例将比金属颗粒的流出比例更小，
因为尘埃粒子比金属颗粒重得多。因此，外流也为质量较小的星系中较低的 𝑍
和 𝜁 提供了一个合理的解释，因为在这些星系中有更强烈的外流。

在给定的恒星质量下，我们的研究表明，𝜁 与气相金属丰度无关。这种现象
可能与 H II区域的物理条件和寿命有关。对于 H II区域的外层（或弥漫分子云环

境），尘埃生长的时间尺度（约一亿年 (Galliano, 2022)）比H II区域的寿命（约一千

万年）长得多。而且温度（∼ 104𝐾）与尘埃发生溅射或升华要求的温度（∼ 106𝐾）
有很大的偏差。此外，在 H II区中超新星的尘埃破坏效应也可以忽略，因为 H II

区域需要没有死亡的 OB型恒星。因此，𝜁 在 H II区域的短暂寿命中没有足够的

时间来演化。另一方面，对于给定恒星质量的星系来说，金属丰度和光学深度之

间的线性相关可能与盘星系中的随机反馈（例如贫金属气体的吸积）有关。这种

随机反馈是一个瞬时过程，可以用来当地恒星形成率（SFR）和气相金属丰度之
间的反相关关系 (Sánchez Almeida等, 2019)。在这种随机反馈情况下，短时标的
贫金属气体的随机注入既不改变金属总量，也不改变尘埃总量，也就是说，这种

内流会导致金属丰度和 DGR（𝜏cl）同时下降，但不会影响尘金比 𝜁。

5.7 本章小结

在这一章中，通过对选自 SDSS的面向盘星系样本应用简化的 CCC模型，我
们得到了不同恒星质量和气相金属丰度时星系中 H II区的典型尘埃光深 𝜏cl。通

过将 𝜏cl与星系的 DGR联系起来，研究 𝜏cl与星系质量和金属丰度的相关性，我

们得出了以下关于星系形成过程中的尘气比和 DTM的结论。
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我们发现尘金比（𝜁 ∼ 𝜏cl/𝑍）随星系恒星质量的增加而增加。在给定的恒星
质量下，残差 Δ log 𝜏cl与 Δ log(O/H)呈线性相关，这意味着此时尘金比 𝜁 是一个
常数。我们的研究结果表明，星系的恒星质量是星系DTM-𝑍关系中的第一参数，
就像许多其他的比例关系一样 (例如 Shen等, 2003; Kauffmann等, 2003a; Peng等,
2010)。前人工作中讨论的 𝜁 -𝑍 关系是M∗-𝜁 和M∗-Z关系的共同作用的结果。
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第 6章 总结和展望

6.1 总结

在本文中，我们提出了一个新的双成分尘埃几何模型，即“巧克力碎曲

奇”（Chocolate Chip Cookie，CCC）模型。在这个模型中，产生发射线辐射的团
块状星云区像曲奇饼中的巧克力碎一样被嵌入到一个弥漫的恒星/ISM盘中。在
CCC模型中，发射线尘埃是呈团块状分布的，这与传统的连续尘埃分布有本质
的不同。

为了约束 CCC 模型的参数，我们在 SDSS 主星系样本中挑选了 140,686
个恒星形成星系作为我们的主样本，并额外挑选了 33,273 个质量在 1010.2 到

1010.6 太阳质量范围的星系作为我们的类银河系恒星形成星系子样本。我们用

这些样本的光纤光谱测量了尘埃红化特征，其中恒星红化是用全谱 SPS 代码
STARLIGHT(Cid Fernandes等, 2005)得到的；发射线红化是用 Balmer减幅来指
征。我们探讨了这两种不同的尘埃红化随倾角的变化，然后将其作为 CCC模型
的约束条件，为星系建立几何模型。我们发现对于类银河系恒星形成星系子样

本，恒星红化随倾角增加而增长，发射线红化在高倾角时会有下降趋势。对于主

样本来说，这种下降趋势的程度在不同质量范围不同，小质量星系几乎没有这种

下降趋势，而大质量星系的下降趋势很明显。

我们发现，对于类银河系恒星形成星系样本，均匀混合模型可以重现恒星减

光与倾角的关系，但是尘埃屏模型只能部分重构低倾角时发射线红化与倾角的

关系。广泛使用的 T04模型对发射线红化的预言会比观测要系统性的低。通过
引入团块尘埃的连续化近似，并忽略尘埃散射效应，CCC模型成功地同时再现
了观测到的恒星和发射线红化与倾角的关系。此外，在适当考虑了光纤孔径效应

后，CCC模型对 H𝛼 流量和 𝑟波段星等与倾角关系的预测也与观测结果很一致。
CCC模型得到的参数约束如下：恒星盘标高与标长之比 ℎs/𝑅s约为 0.19；星云盘
标高与标长之比 ℎg/𝑅g约为 0.06；星云盘与恒星盘标高之比 ℎg/ℎs约为 0.56，标
长之比 𝑅g/𝑅s 约为 1.6。对于团块区域，我们的结论是，如果认为团块大小约为
30pc，我们的模型星系中大约有 104个团块，每个团块在 𝑉 波段的光深 𝜏cl约为

0.50。这些参数估计给出了一个自洽的推论，即这些团块区域大致为恒星形成星
系中的 H II区。

对于整体星系样本，我们将其按质量等分为 6个区间，并分别用两种红化-倾
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角关系约束其模型参数。我们发现这些模型参数有一些系统性的变化。因此，我

们单独针对团块光深 𝜏cl 随质量和金属丰度的变化进行了详细研究。在这项研究

中，我们选取了 25,273个面向恒星形成星系样本。通过对 CCC模型的合理简化，
我们得到了不同恒星质量和气相金属度时典型尘埃光学深度 𝜏cl。通过研究 𝜏𝑐𝑙与

M∗ 和 𝑍 的相关性，并将 𝜏𝑐𝑙 与星系的尘气比联系起来，我们得出了以下关于恒

星形成星系中尘气比和尘金比的结论。我们发现 𝜏cl 随 M∗ 增加的速度比 𝑍 快，
因此 DTM随星系的M∗增加。在给定的恒星质量下，残差 Δ log 𝜏cl与 Δ log(O/H)
相等，意味着此时金尘比是一个常数。我们的研究结果表明，像在许多其他的研

究中那样 (例如 Shen等, 2003; Kauffmann等, 2003a; Peng等, 2010)，恒星质量是
星系 𝐷𝑇 𝑀-𝑍 关系中的第一参量。文献中讨论的 𝐷𝑇 𝑀-𝑍 关系是 M∗-DTM 和
M∗-Z关系的共同结果。这个M∗-DTM关系表明，星系中尘埃和金属存在共轭演
化，瞬时的气体内流并不会影响尘金比，但是会同时改变尘气比和金属丰度。

6.2 展望

当前工作仍然遗留了部分未解决的问题和在未来可以展开的研究，具体如

下。

星系核球的包含：在我们模型中，由于数据限制，我们没有考虑到恒星核球，

而是将核球和盘等效为一个等效恒星盘。这使得我们模型星系的恒星标高偏大。

在将来的工作中，我们期望将核球引入模型，并引入 B/T或者中心面亮度作为
参量。用不同核球大小时的减光倾角关系来对模型中核球和盘结构进行约束。

模型对尘埃红外辐射的描述：虽然我们在第4.6.4节中定性的描述了 CCC模
型可能的尘埃辐射性质，但是定量的尘埃辐射需要借助于辐射转移模型。将来我

们计划在 CCC模型现有参数的约束下，借助例如Camps等 (2015a)这样的辐射
转移代码，对模型星系整体的吸收和尘埃辐射进行辐射转移模拟，以探究我们模

型中尘埃的红外性质和需要修正的地方。我们预测，在我们模型中光学厚致密分

子云的缺少，会使得星系的红外辐射光度偏低，尘埃远红外辐射不如观测那么延

展。因此在模型中可能需要考虑到光学厚的尘埃团，正如下一段中将要说明的那

样。

考虑更多的团块性质：在 CCC模型中，我们假设团块性质是全同的，团块
的性质通过参数 𝜏cl 来描述。正如第4.6.2节中所述的那样。星系中不仅有光学薄
的 H II区，也有光学厚的致密分子云。基于全同假设和用星系红化来约束模型使

得模型中缺少致密分子云的描述。此外，H II区的性质也不是全同的，也有其自
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身的质量函数 (Santoro等, 2022)。我们计划在将来的工作中将 H II区的质量函数

引入，同时引入光学厚的致密分子云。借助于星系全谱的统计性质，我们期望这

两项更新可以帮助我们更好的描述侧向星系的尘埃带，同时使模型尘埃的红外

辐射估计与观测相匹配。

星系空间分辨的减光性质：在第4和第5章中，我们使用的数据都为 SDSS的
星系中心单光纤光谱，虽然模型在星系中心与观测吻合很好，但是在星系外围，

模型的预期与观测并没有进行比较。将来我们期望通过例如MaNGA或者MUSE
这样的积分视场光谱，来对星系整体的尘埃几何，尤其是星系外围的尘埃几何进

行约束。

尘埃减光对星系形态的影响：在1.5节中，我们介绍了尘埃减光对星系形态
的影响，在Yuan等 (2021)中我们用星系的不对称性探究了尘埃减光对星系形态
的影响，在这工作中我们没有完全引入 CCC模型。在将来的工作中，我们计划
探究 CCC模型对星系形态的影响，不仅仅从不对称性角度，也可以探究聚集度
和团块性。
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附录 A 不同模型参数时红化倾角的关系

在这一节中，我们展示了分别调整基于 CCC模型对类银河系盘星系样本拟
合得到的各个参数后的红化倾角关系，以帮助理解 CCC模型是如何运作的。

从图中可以看出恒星盘的标高会影响星系面向时的光深，标高越高，光深越

大；恒星盘的尘埃密度会影响星系红化倾角关系整体高低，尘埃密度越高，红化

越强，但是红化会有一个上限；发射线盘的标长主要影响发射线红化倾角关系

在高倾角时的下降幅度；发射线盘的标高主要影响发射线红化倾角关系在高倾

角时上升幅度。团块光深会使得发射线红化倾角关系发生明显上下平移，对恒

星红化倾角关系有略微的影响；团块密度会使得整体红化倾角关系有略微变化，

尤其是当星系面向时。
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图 A-1调整各个参数后的模型结果。（a）图：调整恒星盘标高后模型的结果；（b）图：调整
恒星盘尘埃密度后模型的结果；（c）图：调整团块星云盘标长后模型结果；（d）图：调
整团块星云盘标高后模型结果；（e）图：调整团块光深模型结果；（f）图：调整团块柱
密度后模型结果；
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附录 B 六个质量区间子样本的MCMC拟合结果

我们在这一附录中展示了六个质量子样本做 MCMC 拟合后各个参数的结
果。
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图 B-1质量范围在 9.0到 9.47之间的MCMC拟合结果
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图 B-4质量范围在 9.96到 10.16之间的MCMC拟合结果
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