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摘 要

摘 要

疏散星团是恒星的摇篮和银河系的重要组成部分，它是研究恒星形成和演
化的重要探针。其中，疏散星团的恒星质量分布（包括其质量函数、双星比例以
及双星的质比分布）蕴含了恒星形成与星团动力学演化的重要信息。因此，精确
测量星团中恒星的质量，包括双星中的主星和次星质量，并推导出其质量分布，
对于理解上述两个方面的问题都至关重要。

恒星的光谱能量分布（SED）拟合是估算恒星质量的有效工具。在本文中，
我们优化了 SED拟合的方法，在固定疏散星团基本物理参数（年龄、金属丰度、
距离、消光）的前提下，拟合每颗成员星（包括双星）的质量。我们首先利用星团
中单星在主序的测光理论模型位置处密集分布的特点，修正了模型与数据之间
的偏差。随后，在贝叶斯统计框架下，我们应用 SED拟合光学和近红外数据，得
到了每颗成员星在主星质量和质量比的二维参数空间上的概率密度分布（PDF）。
进一步地，我们创新性地用所有成员星的二维 PDF的堆叠，获得了整个星团的
主星质量与质比的“完全”概率密度分布，揭示了星团完整的质量分布情况。

此方法的优势在于：首先，在贝叶斯统计推断的框架下，我们能够充分考虑
观测误差，得到每颗星在主星质量和质比 [𝑀1, 𝑞]二维参数空间的 PDF，而非简
单的最佳拟合值及置信区间。其次，成员星的二维 PDF堆叠的方法，使我们可
以得到更加细致、准确的恒星质量函数；更有意思的是，这也为计算双星中次星
的质量函数提供了可能，给质量函数的研究提供了新的思路和有效的途径。另
外，利用 PDF的分析，我们能够将次星探测到双星质比的下限，从而得到更完
备的双星比例和质比分布，以及准确的次星质量函数。最后，需要强调的是，只
有先对模型与观测数据进行校准和修正，才能获得准确的质量拟合结果，尤其对
于小质比的双星而言。

在本文中，我们将方法应用于昴星团，使用 Gaia DR3和 2MASS的测光数
据，得到了每颗成员星的质量（或主星质量与质比），以及整个星团的质量分布。
在此基础上，我们进一步探讨了昴星团的双星分布特性（双星比例和质比分布）
和质量函数。首先，昴星团的总双星比例为 0.351，并且小质比的双星比例随主
星质量的增加而增加；其次，我们发现昴星团的质比分布在整体上符合两段幂律
分布，先升后降，峰值位于 𝑞 ∼ 0.34，而在 twins双星处（𝑞 ∼ 1）有一个明显的
超出；随后，我们发现在大质量段，昴星团单星的质量函数明显比双星主星的更
陡，而次星和非次星（单星与主星的集合）的亮端斜率接近，介于单星和主星斜
率之间。此外，我们还进一步分析了昴星团的动力学演化效应，并发现单星与双
星分别都有明显的质量分层效应。而且相对而言，双星比单星更加向星团中心集
中，这里也不排除大质量段双星更多这个因素；我们发现非次星的质量函数在
𝑀 < 0.23𝑀⊙ 时明显偏离 Salpeter和 Kroupa的初始质量函数（IMF），证明昴星
团已有显著的小质量星“蒸发”现象；我们还发现主星质量越大，质比分布中小
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质比双星比例越低，这是首次在昴星团中发现动力学影响双星质比分布的证据。

未来，我们计划将优化的 SED拟合方法应用到更多波段和更高精度的测光
数据，以提高质量测量的精度，并将扩大疏散星团的统计样本，充分讨论恒星质
量分布的函数形式。我们还计划结合星团的年龄、总质量和银心距等其他物理
量，讨论质量分布随环境的变化以及在银河系中的演化问题。

关键词：疏散星团，双星比例，双星质比分布，恒星质量函数，贝叶斯分析
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Abstract

Abstract

Open clusters are cradles of stars and essential components of the Milky Way,
serving as important probes for studying star formation and evolution. Among them, the
mass distribution of stars in open clusters, including their mass function, binary fraction,
and mass-ratio distribution, contains crucial information about both star formation and
cluster dynamical evolution. Therefore, accurately measuring the masses of stars within
clusters and deriving their mass distribution are crucial for understanding these issues.

Spectral Energy Distribution (SED) fitting serves as a powerful tool for estimating
the masses of individual stars within clusters. In this paper, we improved the method
of SED fitting and fitted the mass of each member star with fixing the basic physical
parameters of open clusters (such as age, metallicity, distance, and extinction). We
first corrected the deviation between the model and the data by taking advantage of
the dense distribution of single stars in the cluster at the photometric theoretical model
positions of the main sequence. Subsequently, we applied SED fitting to optical and
near-infrared data within a Bayesian statistical framework, obtaining two-dimensional
probability density distribution (PDF) in the parameter space of primarymass andmass-
ratio for each member star. Further, we innovatively stacked the two-dimensional PDFs
of all member stars to obtain the ”full” probability density distribution of the primary
mass and mass-ratio for the entire cluster, revealing the complete mass distribution of
the cluster.

This method has four advantages: Firstly, within the framework of Bayesian sta-
tistical inference, we can fully consider the observational errors and obtain the PDF
of each star in the two-dimensional parameter space of primary mass and mass-ratio
[𝑀1, 𝑞], rather than just best-fit values and confidence intervals. Secondly, the method
of stacking the 2D PDFs of member stars allows us to obtain a more detailed and accu-
rate stellar mass function. Interestingly, this provides a possibility for deriving the mass
function of secondary stars in binaries, offering new insights into the study of mass
function. Additionally, using the PDF, we can detect the secondary stars to the lower
limit of the binary mass-ratio, resulting in a more comprehensive binary fraction and
mass-ratio distribution, thus enabling us to obtain more accurate mass function of sec-
ondary stars. Finally, it is worth emphasizing that only by calibrating and correcting the
models first can we obtain more accurate masses, especially obtaining more complete
statistical results for binaries with small mass-ratio.

In this paper, we apply the method to the Pleiades, using photometric data from
Gaia DR3 and 2MASS to obtain the mass (or primary mass and mass-ratio) of each
member star, as well as the mass distribution of the entire cluster. Based on this, we
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further explored the binary distribution characteristic (binary fraction and mass-ratio
distribution) and mass function of the Pleiades cluster. Firstly, the total binary fraction
of the Pleiades cluster is 0.351, and the fraction of binaries with small mass-ratio in-
creases with the primary mass. Secondly, we found that the mass-ratio distribution of
the Pleiades conforms to a two-segment power-law distribution, with an increasing and
then decreasing distribution, with a peak at 𝑞 ∼ 0.34, and a significant exceeding at
the twins binary (𝑞 ∼ 1). Thirdly, we found that the single star mass function is sig-
nificantly steeper than that of the binary primary stars in the high-mass segment, while
the slope of the mass function of secondary stars lies between the two, approaching
the mass function of the collection of the single stars and primary stars (non-secondary
stars). Furthermore, we analyzed the dynamical evolution of the Pleiades cluster. We
found significant mass segregation in both single and binary stars, with binaries tending
to concentrate more toward the center of the cluster than single stars, which does not
exclude the factor that there are more binary stars in the massive mass segment. We
also found that the mass function of non-secondary stars deviates significantly from the
Salpeter and Kroupa initial mass function (IMF) when 𝑀 < 0.23 𝑀⊙, indicating that
the Pleiades cluster has already begun ”evaporating” low-mass stars. Additionally, we
found that the fraction of binaries with small mass-ratio decreases as the primary mass
increases, providing evidence for the first time in the Pleiades cluster of dynamical in-
fluences on the mass-ratio distribution of binaries.

In the future, we plan to apply the improved SED fitting method to a wider range
of bands and higher precision photometric data to improve the accuracy of mass mea-
surements. Additionally, we will expand the statistical sample of open star clusters,
thoroughly discussing the shape of the stellar mass distribution. We also intend to com-
bine other physical properties such as the age, total mass, and galactocentric distance of
star clusters to explore variations in mass distribution with environment and evolution-
ary issues within the Milky Way.

KeyWords: Open cluster, Binary fraction, Binary mass-ratio distribution, Stellar mass
function, Bayesian statistics
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第 1章 绪论

当夜幕降临时，我们仰望星空，可以看到如同宝石般闪烁的繁星。这些美丽
的繁星，我们称之为恒星，它们作为宇宙中主要的光源，一直是天文学家热衷的
研究对象。而它们从何而来，又如何演化，更是天文学家关注的焦点。

现代天文研究揭示，恒星大多诞生于星团之中 (Kroupa, 1995; Lada et al.,
2003)。随着巨分子云的碎裂与塌缩，不同大小的分子云团块孕育出不同质量
的恒星 (McKee et al., 2007)。诞生于同一片分子云的恒星，它们的年龄和金属丰
度相近，可视为单星族。而描述星族最基本的统计量，便是质量的分布，即质量
函数。星族质量函数的研究，对天文学众多领域都有着深远的影响。

举例来说，恒星形成时，金属丰度等环境因素可能对初始质量函数产生影响
(Li et al., 2023)。因此，研究质量函数对于理解恒星形成与环境的关系至关重要。
再如，在星团内部的动力学演化过程中，较小的恒星会逐渐离开星团，成为场
星，从而导致星团内质量函数的改变 (Bastian et al., 2010)。因此，这一变化，可
以作为星团动力学演化的重要探针。由此可见，测定星族的恒星质量函数，是揭
示恒星形成和星团动力学奥秘的关键所在。

然而，准确测定质量函数并非易事，其中一个关键因素是双星的存在。双星
指的是由两颗相互绕转的恒星组成的系统。近年来，随着观测技术的进步，天文
学家发现，有较多的恒星存在于双星或三星等多星系统中，如对于类太阳矮星，
双星比例超过 40% (Offner et al., 2023)。但受限于望远镜的空间分辨能力，只有极
少数离我们比较近且成员星间距较大的双星，能通过望远镜在图像上区分开来。
其他在测光上不可分辨的双星，由于它们被当作一颗星，但其光度实际由两颗星
贡献，会导致对它们的质量估计偏大。因此，不可分辨双星给质量函数的测定带
来了挑战。为了获得准确的质量函数，我们必须设法将双星的质量分开统计。

测量不可分辨双星的质量同样不易，尤其是小质比双星。这是因为小质比双
星的次星（双星中质量较小的星）贡献的光度较小，所以当存在观测误差的情况
下，我们很难在光度上区分这是一颗光度和主星一样的单星还是一颗小质比的
双星。尽管如此，仍有研究致力于探测小质比双星，以完善双星的比例和质比分
布。例如，近年来，随着 Gaia高精度测光数据的发布，部分研究尝试利用这些
数据对疏散星团中的不可分辨双星进行普查，以获取更全面的双星比例、质比分
布和质量函数信息。

疏散星团是研究单星族质量分布的理想对象，因为其成员星可视为单星族。
通过研究疏散星团的双星比例、质比分布和质量函数，可获取恒星形成与动力学
演化的宝贵信息。

本文旨在利用测光数据精确测量疏散星团中恒星的质量（包括小质比双星
质量），进而研究疏散星团的双星分布特性（双星比例、质比分布）和质量函数。
我们期望通过这一研究更深入地理解星团的动力学过程。
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昴星团的双星分布特性与恒星质量函数研究

1.1 疏散星团

图 1-1昴星团的伪彩色图。来自 DSS colored图片。

恒星通常在星团中诞生，而疏散星团的成员星都起源于同一片分子云 (Lada
et al., 2003)。它们拥有相同的年龄和金属丰度，因此成为研究单星族质量分布的
理想对象。

疏散星团是由数百到数万颗恒星组成的引力束缚系统。它们的结构比较松
散，成员星之间基本没有相互遮掩，因此能够有效地观测其每个恒星系统，从而
进行完备的质量函数和双星分布特性分析。

疏散星团的物理性质分布范围广泛，提供了丰富的研究样本。这些星团的
金属丰度较富，分布范围在-0.5到 0.5之间 (Magrini et al., 2017)。通过研究不同
金属丰度的疏散星团的质量函数和双星分布特性，可以探索恒星形成与环境金
属丰度之间的关系。此外，疏散星团的年龄范围较广，大约在 106 − 1010年之间
(Piskunov et al., 2018)。通过研究不同年龄疏散星团的质量函数和双星分布特性，
可以拼接出恒星动力学演化的历史。

图1-1展示了一个经典的疏散星团——昴星团，它包含一千多颗成员星。该
星团距离较近（130-140 pc）(Southworth et al., 2005; Melis et al., 2014)，消光较
弱（Av=0.12-0.17）(Curtis et al., 2020; Dias et al., 2021)，年龄较年轻（70-130 Myr）
(Mermilliod, 1981; Vandenberg et al., 1984; Mazzei et al., 1989; Gossage et al., 2018)。
主序星的质量范围广泛，且具有高精度的天体测量和测光数据，使其成为研究质
量函数和双星分布特性的理想对象。
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1.2 初始质量函数

恒星在星团中诞生，随着动力学的演化，会不断有恒星从星团中离开，导致
星团内恒星的质量分布发生变化。因此，星团现今的质量分布由初始状态和动力
学演化共同塑造。要理解质量分布的变化，首先需要了解初始的质量分布是怎样
的，这就涉及初始质量函数这一概念。

恒星形成时的质量函数被称为初始质量函数（IMF）。该概念最初由Salpeter
(1955)提出，他对太阳附近 0.4到 10𝑀⊙的主序星进行研究，并得出了这些恒星
的质量分布。他发现可以用一个幂律分布很好地拟合这一质量分布，并给出了
IMF的函数形式：

Φ(𝑀) = dN
dM ∝ 𝑀−𝛼 (1-1)

其中𝑀 是恒星质量，dN是𝑀 到𝑀 + dM之间的恒星数量。经过拟合，Salpeter
(1955)得出 𝛼 = 2.35。这一研究非常经典，其得到的 IMF形式一直沿用至今。
另一个经典的 IMF研究是Kroupa (2001)的工作，他在更大质量范围内重新

测定了太阳附近主序星的 IMF。与Salpeter (1955)的单幂律形式略有不同，Kroupa
(2001)得到了分段的幂律分布，共分为四段，每段的 𝛼值如下：

𝛼 =

⎧⎪
⎪
⎪
⎨
⎪
⎪
⎪⎩

0.3 ± 0.7 0.01 < 𝑀/𝑀⊙ < 0.08,
1.3 ± 0.5 0.08 < 𝑀/𝑀⊙ < 0.5,
2.3 ± 0.3 0.5 < 𝑀/𝑀⊙ < 1,
2.3 ± 0.7 1 < 𝑀/𝑀⊙.

(1-2)

在恒星质量小于 0.5𝑀⊙ 时，Kroupa (2001)与 Salpeter (1955)有较大差异，但是
在恒星质量大于 0.5𝑀⊙ 时，与Salpeter (1955) 在误差范围内一致。两者在大于
0.01𝑀⊙ 时的差异见图1-2。Salpeter (1955)和Kroupa (2001)是目前最常用的两种
IMF。
上述两个经典研究 (Salpeter, 1955; Kroupa, 2001)都是对太阳附近 IMF进行

测量，此外，还有许多研究将 IMF的测量拓展到其他地区，如银盘、年轻星团
和星协等 (Chabrier, 2003; Covey et al., 2008; Hillenbrand et al., 2000; Massey et al.,
1995)。早期的研究发现，大多数地区都遵循相同的 IMF(Bastian et al., 2010)。然
而，随着对其他星系的研究，天文学家发现大质量早型星系的 IMF更为陡峭，即
包含更多小质量恒星 (Smith, 2020)。这表明 IMF可能并非普适的，然而这一猜想
一直未能得到直接有力的证明。直到最近，Li et al. (2023)给出了直接证据。他
们根据对太阳邻域内约 93,000颗M矮星的光谱观测，发现 IMF与金属丰度和恒
星年龄存在相关性。与典型的 IMF相比，早期形成的恒星群含有较少的小质量
恒星，这与恒星的金属丰度无关。然而，在较近的时期，小质量恒星的比例随着
恒星金属丰度的增加而增加（见图1-3）。
综合已有的研究，可以看到，IMF可以用分段幂律分布很好地描述，且小质

量星多于大质量星。然而，IMF并不是普适的，其斜率与金属丰度相关。

3
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图 1-2 不同的初始质量函数（IMF）。横坐标是恒星质量，纵坐标代表恒星质量在 𝑀 到
𝑀 + dM范围内的恒星数量。蓝色线代表 Salpeter IMF，𝛼 = 2.35。橙色线代表Kroupa
IMF，分别在 0.5、1𝑀⊙ 分段，三段的 𝛼分别为 1.3、2.3、2.3。

图 1-3 IMF和金属丰度的关系。横坐标是恒星金属丰度，纵坐标是 IMF的 𝛼值。橘色方块
代表不同金属丰度的 𝛼。灰色实线和点线代表修正了双星比例后的 𝛼–[M/H]关系，蓝
线代表已有文献中的关系。阴影代表 −0.5 < [M/H] < +0.2的区域 (Li et al., 2023)。

4
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1.3 双星分布特性

目前的研究表明，许多恒星存在于双星或三星等高阶系统（本文中统一以双
星指代）中 (Offner et al., 2023)。因此，星团内完整的质量分布不仅包括传统意义
上的质量函数，还包括双星的分布。因而，对双星分布的测量对于获得完整的质
量函数具有重要意义。同时，双星的分布也会随着星团动力学演化而发生改变。
因此，要理解星团动力学演化对双星的影响，需要先了解基本的双星分布特性。

双星分布特性包含两个方面。一个是双星比例，即双星占恒星总数的比例；
另一个是双星的质比分布，即每颗双星次星与主星质量之比的分布。要获取双
星分布特性，需要进行全面的双星普查。在过去的三十年里，随着天文技术的发
展，对于太阳附近几十 pc距离范围内的双星，已经进行了较为全面的普查。同
时，在年轻星团中对较大质量星的观测也增加了很多。因此得到了不同光谱型双
星（包括不可分辨双星）的双星比例和质比分布。在本节中，我们将回顾相关研
究，并介绍双星比例和质比分布的基本性质。

1.3.1 双星比例

已有的研究显示，不同光谱型恒星（包括褐矮星、M矮星、类太阳矮星、大
质量星）的双星比例与主星质量之间存在着明显的递增关系（见图1-4）。

图 1-4双星比例与主星质量的关系。十字中心是不同主星质量对应的双星比例，水平误差棒
代表质量范围，纵向误差棒代表双星比例的误差，不同颜色代表不同光谱型。MF表示
包括单纯双星、三星、四星等所有非单星的比例，THF表示排除单纯双星的三星、四
星等高阶系统的比例 (Offner et al., 2023)。

褐矮星的双星比例大约在 8%到 20%之间 (Reid et al., 2001; Burgasser et al.,
2003; Close et al., 2003; Gizis et al., 2003; Burgasser, 2007; Fontanive et al., 2018)。
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其中，质量较小的 T晚型/Y早型矮星双星比例仅约为 8%，而质量较大的 L/T早
型矮星的双星比例更高，约为 20%，显示出双星比例与主星质量的递增关系。
比褐矮星质量更大的 M矮星的双星比例比褐矮星中更高，且也显示出与主

星质量的递增关系。Winters et al. (2019)对太阳附近 25pc以内的 M矮星进行普
查，发现双星比例为 26.8 ± 1.4%，高于褐矮星中较大的 20%。他们进一步将样
本分为三个子样本 (0.075-0.15𝑀⊙、0.15-0.30 𝑀⊙、0.30-0.60 𝑀⊙)，发现它们未修
正的双星比例分别为 16.0±2.5%、21.4±2.0%和 28.2±2.1%，呈现出双星比例随着
主星质量增加而增加的趋势。

比M矮星质量更大的类太阳（FGK）矮星的双星比例进一步增加。
Tokovinin (2014)对 67 pc内的 4847颗类太阳矮星进行普查，得到它们的双星比
例为 47 ± 3%，明显高于M矮星的 26.8 ± 1.4%。
更大质量矮星的双星比例同样呈现出与主星质量的递增关系。A 型矮星的

双星比例为 68.9 ± 7.0% (De Rosa et al., 2014)，晚型、中型和早型 B型矮星的双
星比例分别为 81 ± 6%、89 ± 5%和 93 ± 4% (Moe et al., 2017)。结合Sana et al.
(2012)和Sana et al. (2014)对 O型星的观测，Offner et al. (2023)得到 O型星的双
星比例为 96 ± 4%。
综合已有的研究，可以看到，双星比例与主星质量存在显著的递增关系，即

主星质量越大，双星比例越大。

1.3.2 质比分布

双星比例代表着双星在所有恒星中的占比，而质比分布则描述了双星群体
的性质，它反映了每颗双星次星（𝑀2）与主星质量（𝑀1）之比在所有双星中的
分布。质比分布通常用一个幂律分布 𝑞𝛾 来描述。其中，质比 𝑞 = 𝑀2/𝑀1，范围
在 [0,1]，𝛾 表征了质比分布的平坦程度。当 |𝛾| < 0.5时，表明质比分布是均匀
的 (Duchêne et al., 2013)，𝛾 > 0.5 表示质比分布偏向等质量（𝑞 = 1）双星，而
𝛾 < −0.5则代表质比分布偏向小质比双星。回顾不同光谱型双星的质比分布，可
以观察到，在较小质量双星中，质比分布与主星质量之间存在明显相关性，但在
较大质量双星中，与双星间距的关系更加显著（见图1-5）。
褐矮星双星的质比分布明显偏向于等质量的双星，且与主星质量相关。其

中，质量略小的 T晚型/Y早型星的 𝛾 ≈ 5 (Fontanive et al., 2018)，而质量略大的
L/T早型星的 𝛾= 2 - 3 (Burgasser et al., 2003; Close et al., 2003; Allen et al., 2007)，
质比分布略微平一些。

M型双星的质比分布不仅与主星质量相关，还和双星之间的间距 𝑎相关。在
中等间距时，质量较小的中型和晚型 M型双星偏向于等质量的双星，但质量较
大的早型 M型双星的质比分布大致是均匀的 (Close et al., 2003; Law et al., 2008;
Dieterich et al., 2012; Janson et al., 2014)。在较大间距（𝑎 > 100 au）时，M型双星
质比分布倾向于小质比 (Ward-Duong et al., 2015; El-Badry et al., 2019)。
类太阳双星的总体质比分布基本上是均匀的，但是与双星间距 𝑎相关。间

6



第 1章 绪论

图 1-5双星质比分布与主星质量及双星间距的关系。横坐标是主星质量，纵坐标是幂律分布
的斜率。红色菱形代表在不同主星质量范围内的所有双星质比分布的斜率，而蓝色正
方形和绿色三角形则分别对应近距双星和宽距双星的斜率。水平误差棒代表质量范围，
纵向误差棒代表斜率的误差。水平虚线表示平坦的质比分布 (Duchêne et al., 2013)。

距较近的类太阳双星倾向于较大的质比 (Raghavan et al., 2010; Tokovinin, 2014;
Moe et al., 2017)。间距较远（𝑎 > 200 au以上）的类太阳双星则偏向于较小的质
比 (Lépine et al., 2007; Moe et al., 2017; El-Badry et al., 2019)。其中，近间距和中
等间距的类太阳双星在 twins双星处（𝑞∼1）处显示出明显的超出，超出比例分
别为 30%和 10% (Lucy et al., 1979; Moe et al., 2017)。

与类太阳矮星相似，大质量星的质比分布也与双星间距有关。在较小间距
时，质比分布较平，在较大间距时，偏向于较小质比 (De Rosa et al., 2014; Moe
et al., 2017; Abt et al., 1990; Shatsky et al., 2002; Sana et al., 2014; Moe et al., 2017)。
其中，中等间距时，A型双星有少量超出的 twins双星，AB型双星都在 𝑞 = 0.3
左右有一个峰值 (De Rosa et al., 2014; Moe et al., 2017; Murphy et al., 2018; Rizzuto
et al., 2013; Gullikson et al., 2016)。

综合已有的研究，可以看到，褐矮星、中型和晚型 M矮星的质比分布明显
倾向于等质量双星，𝛾 在 2到 5之间，且随主星质量的增加而减小。而其他更大
质量双星的质比分布总体是均匀的，但是不同双星间距的质比分布略有不同，且
不能被单一的幂律分布描述。较小间距的质比分布倾向于均匀分布，拥有更多超
出的 twins双星，而较大间距的质比分布更偏向于小质比，且 twins双星超出较
少。

综合以上对场星和年轻星团中双星分布特性的研究，双星比例随主星质量
的增加单调递增。在主星质量较小（𝑀 < 0.3𝑀⊙）时，质比分布倾向于等质量
双星；在主星质量较大（𝑀 > 0.3𝑀⊙）时，质比分布基本都是均匀的分布，但是
当双星间距较大时，质比分布偏向于小质比。
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1.4 疏散星团的质量函数和双星分布特性

成百上千颗（多的可达数万颗）恒星共同诞生后，因为引力束缚而形成星
团。星团内恒星密度较高，导致恒星之间频繁发生交会。随着时间的推移，星团
内的质量分布，如质量函数和双星分布特性，会发生改变，偏离初始状态。正因
如此，这些变化可以作为星团动力学演化的探针。

1.4.1 疏散星团中的动力学过程

两体交会：两颗恒星在交会时，会发生能量传递。根据能量均分原理，较大
质量的恒星会失去部分动能，而较小质量的恒星会获得动能。经过不断的交会过
程，星团内的恒星最终会达到能均分状态。在这个过程中，较大质量的恒星会向
星团中心聚集，较小质量恒星会往星团外围扩散，导致质量分层现象。如果一颗
较小质量的恒星不断和其他较大质量恒星发生交会，持续获得能量，就会逐渐远
离星团，这个过程称为恒星的“蒸发”。疏散星团在银河系中受到的潮汐力将会
加剧这个过程，使得恒星完全“蒸发”成为场星。

三体交会：星团内不仅存在两体交会，还存在三体交会，即双星和单星的交
会。在三体交会的过程中，双星可能会获得能量而瓦解，也可能损失能量，而变
得更加束缚。双星的结合能公式为 𝐸b ∝ 𝑞𝑀2

1 /𝑎，其中，𝑀1为主星质量，𝑞为双
星的质比，𝑎为双星之间的间距。在双星间距相同的情况下，主星质量较小、质
比较小的双星结合能较小。结合能较小的双星称为软双星，结合能较大的双星则
为硬双星。根据 Heggie-Hills定律 (Heggie, 1975)，在三体交会中，软双星更容易
获得能量而变得更“软”，因此更易瓦解；而硬双星则更可能失去能量而变得更
“硬”，不易瓦解。因此，在双星间距相同的情况下，主星质量较小、质比较小的
双星比主星质量较大、质比较大的双星更易瓦解。

1.4.2 疏散星团的质量函数

两体交会会导致质量分层效应和小质量星的“蒸发”，使得疏散星团的质量
函数发生变化。

质量分层效应会导致星团中心聚集更多大质量星，而星团外围有更多小质
量星，会导致星团中心质量函数比外围更平。目前的研究表明，疏散星团的质量
分层现象存在于不同年龄的疏散星团中，不论是在较年老（年龄大于 300 Myr）
的疏散星团中，如 Praesepe (Khalaj et al., 2013)、Hyades (Röser et al., 2011) 和
Coma Berenices (Tang et al., 2018)，还是在年龄小于 50 Myr的较年轻疏散星团中
(Schilbach et al., 2006)。赵君亮 (2007)指出，疏散星团中的质量分层很可能是由
星团形成时的初始分层与后期星团动力学演化两种机制导致的。

较小质量恒星的“蒸发”会导致星团整体质量函数小质量段降低，使得质量
函数变平。在过去几十年里，许多研究对疏散星团的现今质量函数（PDMF）进
行了估算，并将其与太阳邻域的 IMF进行比较。这些研究发现，大于 1𝑀⊙ 时，
大多数疏散星团的 PDMF与太阳邻域的 IMF相似，例如在 Hyades (Bouvier et al.,

8



第 1章 绪论

2008)、Pleiades（昴星团）(Röser et al., 2020)以及位于人马座旋臂的 12个疏散星
团中 (Angelo et al., 2019)。但是小于 1𝑀⊙时，疏散星团 PDMF的斜率更平，尤其
是在较年老（年龄大于 300 Myr）的疏散星团中，如 Coma Berenices (Kraus et al.,
2007)和 Hyades (Goldman et al., 2013)。这一现象可以很好地用“蒸发”效应进行
解释。

许多研究通过比较不同年龄疏散星团的 PDMF来研究疏散星团的动力学演
化过程。这些研究主要是研究 PDMF和年龄以及动力学年龄（年龄与驰豫时间
之比 𝑡/𝑡rh）之间的关系。许多研究都发现了疏散星团 PDMF与动力学年龄之间
存在显著相关性。例如Bonatto et al. (2005)测量了 11个邻近疏散星团的 PDMF，
并分别拟合了小质量和大质量段的斜率，发现在年龄大于星团弛豫时间的情况
下，PDMF的两个质量段都趋于平缓。Sharma et al. (2008)、Ebrahimi et al. (2022)
以及Cordoni et al. (2023)分别对 9个、15个、78个疏散星团的 PDMF进行研究，
也得出了类似的结论。其中，Ebrahimi et al. (2022)还发现 PDMF斜率与星团年
龄之间存在微弱相关性。

1.4.3 疏散星团的双星分布特性

星团动力学过程不仅会改变星团的质量函数，也会影响双星分布特性。由
Offner et al. (2023)可知，双星比例随着主星质量的增加而增加，所以双星相比拥
有更多大质量星。因此，在质量分层的影响下，双星可能比单星更加聚集，使得
星团中心双星比例更高。例如，Cordoni et al. (2023)对 78个疏散星团的大质比
双星进行分析，发现年老（年龄大于 800Myr）星团中，大质比双星比例随半径
增加有明显下降趋势，而年轻和中等年龄的星团中这种趋势并不明显。

在三体交会中，双星间距相同的情况下，主星质量和质比较小的双星更易
瓦解。这可能会导致较小主星质量的双星中，质比较小的双星比例较少。如果能
在同一个疏散星团中获取不同主星质量双星完整的质比分布，或者得到不同质
比双星比例与主星质量的关系，就可以对这一动力学现象进行分析。然而，目前
对疏散星团的双星研究主要集中在较大质比双星上。例如，Cordoni et al. (2023)
和Donada et al. (2023)分别研究了 78个和 202个疏散星团中双星比例与主星质
量的关系，但是他们可有效探测的双星都有较高的质比下限 𝑞lim，介于 0.6到 0.7
之间。要想探测到三体交会对小质比双星的影响，0.6的质比下限是远远不够的。

虽然有少数研究在贝叶斯统计框架下，通过单双星混合模型拟合将 𝑞lim 降
低至 0.2 (Li et al., 2020)，得到了三体交会影响双星质比分布的相关证据，但是他
们的结果是基于固定的质比分布模型形状假设。要想获得更加准确的质比分布，
还需进一步改进和优化方法。

通过以上对疏散星团研究的回顾，可以看到，质量函数和双星分布特性（双
星比例和质比分布）的变化是研究星团动力学的重要探针。因此，质量函数和双
星分布特性的精确测量至关重要。特别是在探测三体交会影响时，不仅需要对大
质比双星进行很好的探测，还需要对小质比双星进行有效且全面的探测。
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1.5 疏散星团中质量函数与双星分布特性的研究方法

恒星质量函数和双星分布特性的测定对于理解星团内的动力学演化过程至
关重要。然而，目前的研究在探测疏散星团中小质比双星方面还存在不足，这不
仅会影响双星分布特性的测定，还会影响质量函数的准确性。要想得到更加准确
和完整的质量函数和双星分布特性，需要对已有的方法进行改进。在本节中，我
们将回顾已有方法，并提出改进方向。

1.5.1 疏散星团中质量函数的研究方法

获取质量函数最简单的方法是先获取光度函数，然后与理论等龄线比较，根
据光度——质量关系，将光度函数转化为质量函数。例如，在光度上进行分段计
数获取光度函数的直方图，再与理论模型进行比较，就可以得到质量函数 (van
den Bergh et al., 1984)。或者直接在等龄线模型上按照质量分段进行计数 (Cordoni
et al., 2023)（见图 1-6）。这种方法对单星的质量函数测定非常便捷。然而，有较
多恒星存在于双星或更高阶恒星系统中，与单星同样亮度的双星是由两颗更小
质量的恒星组成。直接从光度函数转化为质量函数时，会过高估计双星主星的质
量，导致得到的质量函数比实际更加平坦 (Kroupa et al., 1993)。

图 1-6将光度函数转化为质量函数的示意图。左图为 Gaia数据的颜色——星等图，不同颜
色表示不同 𝐺波段光度范围，每个光度范围对应模型等龄线的恒星质量标记在右侧坐
标轴上。对不同光度范围内的恒星进行计数即可得到质量函数。右图是相应的质量函
数，灰色点代表不同质量段内的恒星数。红色线是对所有点进行拟合的最佳模型，深
蓝色和浅蓝色线分别是对 𝑀 < 1𝑀⊙ 和 𝑀 > 1𝑀⊙ 质量范围内的点拟合的最佳模型
(Cordoni et al., 2023)。
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第 1章 绪论

因此，要想获得准确的质量函数，就必须考虑双星的影响。Li et al. (2020)
和Niu et al. (2020)在获取质量函数时考虑了双星。如图1-7所示，他们通过假设一
定的单星与双星主星混合的质量函数、双星比例、质比分布等模型，在颜色——
星等图（CMD）上构建单星与双星混合模型，然后与观测数据进行拟合，可以
得到质量函数的斜率。这种方法的优势在于可以同时得到质量函数和双星分布
特性，但是该方法得到的结果依赖于模型假设。例如Li et al. (2020)假定质量函
数是单一幂律模型，只能在部分质量段有效；Niu et al. (2020)采用的质量函数模
型是两段幂律分布，这也不能描述所有质量段情况，如 Kroupa质量函数在大于
0.1𝑀⊙时就是三段的。更重要的是，他们还加入了对双星分布的假设，这也可能
会给质量函数斜率的拟合造成影响。

图 1-7在 CMD上的单星与双星混合模型示意图。左图中的颜色代表单星的数密度，不同光
度的数密度代表了质量函数。中图的橘色点代表单星，蓝色点是通过假设一定的双星
比例和质比分布得到的双星。右图是在中图的基础上叠加观测误差得到的模拟星团成
员星在 CMD上的分布 (Li et al., 2020)。
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要获得准确的质量函数，不仅要考虑双星的影响，最好不能依赖于模型假
设。Almeida et al. (2023)采用的方法正好符合这两个条件。如图1-8所示，他们采
用蒙特卡洛方法，利用等龄线模型在 CMD上生成很多不同质量和质比的模拟数
据；然后通过找观测数据与模拟数据之间的最短距离，得到最佳拟合的质量；在
多次迭代后，取所有最佳拟合的中位值作为最后结果。对于最后结果为双星的
星，不仅可以得到主星质量，还可以得到次星质量。通过这个方法，不仅可以得
到单星与双星主星的质量函数，还可以得到次星的质量函数。这一方法非常具有
开创性，然而该方法仍然具有一定的局限性，他们采用的是最佳拟合值和中位
值，然而实际因为观测误差的存在，小质比双星和单星很难区分，因此得到的次
星质量函数并不准确。如果要得到更加准确的次星质量函数，需要对双星，尤其
是小质比双星的质量进行准确测量。

图 1-8在 CMD上拟合单星和双星质量的示意图。黄色到深蓝色的彩色点为用蒙特卡洛方法
产生的合成星团的模型点，不同颜色代表不同次星质量。放大的图展示等龄线转折处。
蓝色点为模拟星团中的单星数据点，橙色点为模拟星团中的双星数据点。通过找数据
点与合成星团中最近的模型点可得到相应的质量 (Almeida et al., 2023)。

以上我们回顾了不同的质量函数的测定方法。可以看到，质量函数的准确
测定取决于双星质量的准确测定。换言之，只有双星质量（包括小质比双星的质
量）测量准确，才能得到更加精确的质量函数。

12
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1.5.2 疏散星团中双星分布特性的研究方法

现在我们知道，许多恒星都存在于双星中，但只有极少数可以通过望远镜观
测直接在图像上区分开来，大多数双星都是不可分辨双星。

早期对不可分辨双星的探测主要依赖于昂贵且耗时的时域观测。例如，对于
轨道 edge-on的双星，可以通过掩食现象进行探测；对于双星间距较大的双星，
可以通过自行的轨道解算进行判断；对于距离我们较近且轨道倾向于 edge-on的
双星，可以通过光谱视向速度的变化进行判定。这些方法可以准确获取一颗双星
的轨道信息，但它们都具有一定的选择效应，且非常耗时。对于长周期双星，往
往需要长达几十年的持续观测，才能得到可靠的双星信息。因此，并不能对疏散
星团进行很好的双星普查。

随着测光数据的增加和精度的提高，特别是 Gaia (Gaia Collaboration et al.,
2016) 数据的发布后，越来越多的研究用测光数据对疏散星团的双星进行分析。
测光数据容易获取，且数据量庞大，不仅可以对单个疏散星团进行分析，还可以
对大样本的疏散星团进行统计分析。测光数据精度的提高，也为双星（尤其是小
质比双星）的精确分析提供了可能。

根据对测光数据的使用，研究疏散星团中双星的方法主要可以归为三类：第
一类是基于 Gaia测光数据的 CMD进行双星分析；第二类是基于光学和红外测
光数据组合成的伪颜色图进行双星分析；第三类是结合光学与红外测光数据做
光谱能量分布（SED）拟合进行双星分析。虽然都是基于测光数据，这三类方法
之间仍然存在明显的差异，适用范围和优势各不相同。

1. 基于 Gaia测光数据的 CMD分析双星
通过 CMD探测双星是这三类方法里成本最低、效率最高的方法，每颗星只

需要三个波段测光数据就可以确定它们在 CMD上的位置。将它们与不同质量和
质比的模型进行比对，就可以得到它们的质量和质比信息。目前，大多研究是在
Gaia三个光学波段数据的 CMD上进行双星分析。如图1-9所示，相同质量但不
同质比的双星与单星在 CMD上会有所区分，质比小于 1的双星会比它们的主星
更红更亮，等质量（𝑞 = 1）双星在颜色上没有变化，但在亮度上比主星亮约 0.75
等。根据如何利用 CMD获取双星信息，还可以细分为三种方法：

• 最简单的方法，就是在 CMD上用模型线将其划分为单星区域和双星区域
(Sollima et al., 2010; Milone et al.; Cordoni et al., 2023)。例如，将 𝑞 = 0.6模型线以
上的区域划分为双星区域，以下的区域划分为单星区域，通过计数每个区域中的
星数，可以得到 𝑞 > 0.6的双星比例。进一步将双星区域划分，可以得到不同质
比的区域，通过计数可以获得质比分布 (Cordoni et al., 2023)。这种方法对于大质
比双星的研究非常简便有效，但无法对小质比双星进行有效研究，这是由 CMD
本身的局限性导致的。从图 1-9中可以看到，𝑞 = 0.2和 𝑞 = 0.4的双星模型线与
单星模型线几乎重合，无法区分 𝑞 < 0.6的双星与单星，直到 𝑞 = 0.6的双星才
能和单星明显区分开，因此该方法只能局限于大质比双星的研究。
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图 1-9不同质比的双星在 Gaia数据 CMD上的位置。黑色虚线代表单星等龄线，不同颜色
实线代表不同质比的模型线。绿色虚线分别标记主星质量𝑀1 = 0.5, 0.7, 1, 1.5的星 (Li
et al., 2020)。

• 上一种方法的主要问题是无法在 CMD上将小质比双星与单星区分开，也
就是说，小质比双星与单星在 CMD上混合在一起无法分辨。因此，一些研究提
出了基于混合模型的方法，以获取双星比例和质比分布参数。这种方法通过假设
一定的质量函数、双星比例和质比分布，在 CMD上构建单星与双星的混合模型
(Li et al., 2020; Niu et al., 2020)，并将其与 CMD上的数据进行拟合，以获取质量
函数斜率、双星比例、质比分布斜率等信息。通过这种方法，可以得到 𝑞 < 0.6
的双星信息，如Li et al. (2020)将可探测双星质比的下限降至 0.2，远低于其他研
究的 0.6。然而，该方法仍然具有一定的局限性，因为其结果基于模型假设。例
如，质量函数用一个幂律或者两个幂律描述，质比分布由一个简单的幂律分布描
述，不一定符合复杂的情况。例如，一些主星质量范围的质比分布不能仅用一个
幂律分布进行描述，还可能存在 twins双星的超出。因此，该方法只能得到相对
的双星分布特性，而无法得到绝对的双星比例和质比分布。

• 不同于上述两个方法只能得到双星整体性质，Almeida et al. (2023)通过拟
合每颗星的质量来进行双星统计分析。他们采用蒙特卡罗方法，利用模型等龄
线，在 CMD上生成大量不同质量和质比的模拟数据；然后通过在 CMD上找观
测数据与模拟数据的最短距离来拟合每颗星的质量和质比；在多次迭代后，取所
有最佳拟合的中位值作为最后结果。该方法不依赖质量函数和质比分布模型，也
不局限于大质比双星的分析，看似完美，实则还是受 CMD本身性质的限制。再
次回顾图 1-9，𝑞 = 0.2和 𝑞 = 0.4的双星模型与单星基本重合，因此在拟合找最
短距离时，实际依然无法有效区分小质比双星和单星。然而，这个方法为进行双
星分析提供了很好的思路，只要对组成双星的两颗恒星的质量进行很好的测定，
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那么就可以得到完整的双星比例和质比分布。

以上，我们回顾了三个基于 CMD分析双星的方法，各有利弊，但是都有一
个共同的问题。尽管利用 CMD获得双星分布特性非常经济，但是只使用三个波
段光学数据，无法准确区分小质比双星和单星。如图 1-9所示，𝑞 = 0.2的双星序
与单星序几乎重叠，𝑞 = 0.4的双星序只在小质量段和单星才有明显区分。这显
示只用三个波段光学测光数据不足以区分单星和小质比双星。于是，要想对小质
比双星进行更好的分析，红外测光数据的加入就变得非常自然了。

2.基于（H-W2）-W1 vs W2(BP-K)伪颜色图分析双星
仅依赖光学测光数据很难准确地将 𝑞 < 0.6的双星与单星逐一区分，但是结

合红外测光数据，可以更好地分辨小质比双星和单星。如图 1-10所示，𝑞 = 0.1
的双星在光学波段的差异几乎接近 0，但是在红外波段可以看到明显的差异。

图 1-10不同质比主星质量为 1𝑀⊙的双星和单星星等差与波长的关系。从下到上五根线分别
代表 𝑞 = 0.1, 0.2, 0.3, 0.4, 0.5(Malofeeva et al., 2022)。

Malofeeva et al. (2022)结合 Gaia、2MASS和WISE数据，尝试了不同的星等
组合，最终在（H-W2）-W1 vs W2(BP-K)图上发现，可以有效地区分单星和小
质比双星，提高对小质比双星探测的灵敏度。如图1-11所示，𝑞 = 0.2的模型线与
单星模型线可以很好地区分开来。通过对不同质比模型线之间的区域进行计数，
可以得到每个质比区间的双星数量，从而得到双星比例和质比分布。

这一方法将对双星可靠分析的质比下限降至 0.2，且不依赖于质比模型。然
而，该方法也存在明显的局限性。如图1-11所示，在𝑀1 > 1.8𝑀⊙的情况下，双
星与单星的模型线无法很好地区分。此外，这张图也显示出，用测光数据分析小
质比双星的一个重要障碍，那就是数据与模型之间的偏差问题。如图中所示，在
𝑀 < 0.5𝑀⊙ 时，单星数据点的脊线明显偏离 𝑞 = 0的单星模型线，这使得在较
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小质量段，无法对小质比双星进行很好的分析。如果要用测光数据更好地分析小
质比双星，得到完备的双星比例和质比分布，那么就必须先对数据与模型之间的
偏差进行修正。

图 1-11（H-W2）-W1 vs W2(BP-K)伪颜色图。实线代表不同质比的模型线，蓝色线标记了
𝑀1 = 0.5, 1.8𝑀⊙ 的位置。灰色点为数据点 (Malofeeva et al., 2022)。

3.基于光学与红外测光数据的 SED拟合分析双星
上一类方法结合光学与红外测光数据在伪颜色图上进行双星分析，虽然可

以较好地分析小质比双星，但却无法有效地分析较大质量段的双星。此外，与基
于 CMD的方法类似，该方法仍然局限于在一张图上进行双星分析。考虑到已经
使用了多波段数据，采用 SED拟合实际上更为自然。

Childs et al. (2024)使用 BASE-9，结合 Gaia DR3、Pan-STARRS和 2MASS
数据进行 SED拟合，不仅可以获取星团基本物理参数，还能获得双星的性质。此
外，Thompson et al. (2021)使用 BINOCS，在修正模型后，对光学到中红外测光
数据进行 SED拟合，可以对星团中较大质量范围的双星质量进行精确测量。如
图 1-12所示，通过引入红外数据，能够更好区分双星和单星，获取更加精确的质
量测量。另外，Wallace (2024)不仅进行 SED拟合，还加入了 Gaia视差数据作为
限制条件，使其方法不仅适用于星团的双星分析，还可用于场星的研究。相对于
伪颜色图法，SED拟合不仅可以在更大质量范围内进行小质比双星的分析，还
可以得到每颗星的质量测量。
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图 1-12分别用单星和双星模型对双星进行 SED拟合结果的对比。左图是用单星模型对双星
进行 SED拟合的结果，灰色点是数据点，虚线和实线分别代表 1.062和 1.024𝑀⊙的单
星模型。右图是用双星模型拟合的结果，黑色实线代表主星质量为 1.009𝑀⊙、次星质
量为 0.647𝑀⊙ 的双星模型 (Thompson et al., 2021)。

然而现有的方法得到的双星比例依然有一个较高的质比下限。例如Thompson
et al. (2021)的最小 𝑞lim为 0.3，Childs et al. (2024)和Wallace (2024)的 𝑞lim分别为
0.4、0.5。这一方面可能来自于数据与模型的偏差，另一方面还受拟合和双星判
断方法的限制。目前的拟合方法大多只能得到最佳拟合值，即使采用贝叶斯方法
得到某颗星质量拟合的概率密度分布（PDF），也只取 PDF的中位值来判断该星
是否是双星，这样的拟合和分析方式会使得小质比双星和单星的区分出现误判。

通过对以上三类方法的对比，我们可以看到，仅仅使用光学测光数据很难
准确区分 𝑞 < 0.6的双星与单星。然而，一旦加入红外测光数据，对双星质量的
准确测量的质比下限就可以降至 0.3甚至是 0.2。尽管如此，仍然存在一些问题
限制着对更小质比双星的有效探测：一方面，数据与模型之间存在明显偏差（具
体见第2章和第3章），这会导致无法有效地分析小质比双星；另一方面，现有的
方法大多仍采用最佳拟合值或者参数概率密度分布的中位值来进行双星的判定，
在观测误差的影响下，这种判定方式容易出现误判。因此，要进一步降低双星质
量准确测量的质比下限，需要同时解决这两个问题。一旦解决这两个问题，不仅
可以得到更加完整的双星比例和质比分布，对质量函数的测定也会更加准确。更
有意思的是，还可以得到准确的次星质量函数。
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1.6 本文的研究动机和主要内容

综上所述，恒星质量函数和双星分布特性（双星比例和双星质比分布）的测
定对研究星团动力学演化至关重要。然而，目前对小质比双星的探测仍然十分困
难，这不仅对双星分布特性的准确测定造成影响，还会导致质量函数的测量不准
确。目前，用测光数据研究双星的方法普遍存在一个质比下限 𝑞lim。大部分工作
中，𝑞lim = 0.6，少数研究通过基于贝叶斯统计框架的混合模型或者增加红外数
据将 𝑞lim 降至 0.2，但是对于 𝑞 < 0.2双星仍然无法进行准确探测。而要得到完
整的双星比例和质比分布，并获得更准确的质量函数，需要对所有的双星，包括
𝑞 < 0.2的双星，进行准确的质量测量。
为了实现以上目标，我们对已有的光谱能量分布（SED）拟合质量的方法进

行了改进。首先，我们修正了数据与模型的偏差，然后在固定星团基本物理参数
（年龄、金属丰度、消光、距离）的情况下，利用贝叶斯统计方法拟合光学和近红
外测光数据，得到每个成员星的主星质量和质比的概率密度分布（PDF）。通过
堆叠所有星的 PDF，我们得到了星团“完全”的 PDF。基于这个 PDF分析，我
们对双星次星质量准确测量的下限只取决于 SED模型的最小质量，这使得我们
可以将双星准确探测的下限降至最低，从而获得更完整的双星比例和质比分布。
此外，对次星质量的准确测量也使得我们可以得到准确的次星质量函数，从而拓
展了对质量函数研究的范围，揭示了更完整的恒星质量分布。本文中，我们将这
一方法应用于昴星团，采用 Gaia DR3和 2MASS数据，对昴星团的双星分布特
性和质量函数进行分析，并进一步讨论了昴星团的动力学演化效应。

本文的主要内容分为四个部分。第一部分是对观测数据与理论模型的介绍
和预处理：第2章先介绍我们使用的观测数据，然后介绍如何用 Gaia天体测量数
据对昴星团进行成员星判定；第3章先介绍不同的恒星演化模型，然后重点介绍
我们使用的 PARSEC1.2s模型，最后介绍我们用 PARSEC1.2s对昴星团基本物理
参数的推断。第二部分是我们的恒星质量拟合方法及结果：在第4章，我们先介
绍数据修正方法和修正结果，然后介绍如何用贝叶斯统计进行 SED拟合获取单
星与双星的质量；在第5章，我们先展示每颗星的拟合结果，包括主星质量、质比
的最佳拟合值和误差以及双星概率，然后展示星团所有星堆叠的主星质量和质
比二维概率密度分布。第三部分是基于我们的质量拟合结果进行进一步分析和
讨论：第6章是对昴星团双星比例、质比分布的分析与讨论；第7章是对昴星团质
量函数的分析与讨论；第8章是对昴星团的动力学演化的分析。第四部分，第9章
是对我们工作的总结与展望。
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提取观测数据中的重要物理信息（如恒星年龄、质量等）对于天文研究至关
重要。在过去几十年里，随着高新技术的快速发展，观测精度得到了显著提高，
这大大促进了天文研究的进展。本章中，我们介绍了本文采用的数据来源以及昴
星团运动学成员星判定的方法。第2.1节介绍 Gaia巡天项目包括它的数据及测光
数据定标结果；第2.2节介绍了 2MASS巡天项目及其数据；第2.3节介绍了我们
使用 Gaia天体测量数据对昴星团的运动学成员星判定；最后是本章小结。

2.1 Gaia巡天项目

Gaia是欧洲空间局于 2013年发射的一个天体测量卫星，其工作位置位于拉
格朗日 L2点附近。它的主要任务是观测银河系及银河系邻近地区的 10亿颗恒
星，以协助科学家绘制出银河系的三维地图。通过这一地图，我们可以获取这些
恒星的位置、亮度、温度和成分等信息，进而更深入地了解银河系的起源、结构
和演变过程。图2-1展示了 Gaia观测的恒星在全天的分布。

图 2-1 Gaia DR3全天星图。来源：ESA / Gaia / DPAC；CC BY-SA 3.0 IGO

2.1.1 Gaia数据

相较于 20世纪 90年代的 Hipparcos，Gaia对恒星位置与运动的测量精度是
前者的 200倍，且产生的数据量是前者的 10000倍，极大地拓展了我们对银河系
的认知。

截至目前，，Gaia已经发布了四个天体目录：包含 11亿个天体的 DR1、包
含 17亿个天体的 DR2以及包含 18亿个天体的 EDR3和 DR3：
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• DR1和 DR2的数据发布为天文学界带来了丰富宝贵的资源，为疏散星团
的研究开启了崭新的发展前景。利用 Gaia提供的高精度天体测量数据，如位置、
视差和自行等，可以有效区分疏散星团成员星和场星 (Gaia Collaboration et al.,
2018)。这推动了更多疏散星团的发现 (Castro-Ginard et al., 2020)，并促使对现有
疏散星团星表的重新分类 (Cantat-Gaudin et al., 2020)。

• EDR3 版本数据的包含了前 34 个月的观测数据 (Gaia Collaboration et al.,
2021)，提供了更精确的天体测量观测和高精度测光数据。DR3在 EDR3的基础
上不仅增加了视向速度、线宽和 GRVS星等的测量，还提供了天体物理参数和
变星的详细数据。此外，DR3还扩充了非单星、类星体和星系候选体的数据集，
并附带相关的特征描述，为天文学研究提供了更全面和深入的资源。

本文采用了 Gaia DR3的天体测量和测光数据，以下主要介绍这些数据：
• 表2-1展示了Gaia DR3的天体测量不确定度，在亮于 17等的情况下，Gaia

位置、视差和自行的精度达到 0.01的量级。这意味着 Gaia能够提供更为精细、
准确的恒星位置和运动轨迹数据。通过对位置、时长和自行空间的聚类分析，我
们能够更好地确定疏散星团的成员星。

表 2-1 Gaia DR3天体测量数据的不确定度

𝐺 < 15mag 𝐺 = 17mag 𝐺 = 20mag 𝐺 = 21mag
位置 (mas) 0.01-0.02 0.05 0.4 1.0
视差 (mas) 0.02-0.03 0.07 0.5 1.3
自行 (mas/yr) 0.02 - 0.03 0.07 0.5 1.4

• Gaia 的测光数据涵盖三个波段：𝐺、𝐺BP 和 𝐺RP，对应有效波长分别为
6390.21、5182.58和 7825.08 Å。其中，𝐺BP、𝐺RP 是由光谱卷积滤光片得到的。
这三个波段的透过率曲线见图2-2。表2-2列出了 Gaia DR3 3个波段的测光精度，
在 𝐺波段星等亮于 17等的情况下，Gaia DR3的测光精度可以达到 mmag量级。
这使得我们可以更好地通过多波段测光数据区分双星和单星。如图2-3所示，在
Gaia三个波段的颜色——星等图（CMD）上，可以较好地区分质比 𝑞 > 0.6的双
星和单星。

表 2-2 Gaia DR3测光数据的不确定度

𝐺 < 13mag 𝐺 = 17mag 𝐺 = 20mag
𝐺 (mmag) 0.3 1 6

𝐺BP (mmag) 0.9 12 108
𝐺RP (mmag) 0.6 6 52
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图 2-2 Gaia DR3三个测光数据的透过率曲线。蓝、绿、红色曲线分别代表 𝐺BP、𝐺、𝐺RP 三
个波段，灰色曲线代表地面定标的透过率曲线 (Riello et al., 2021)。

图 2-3双星在 CMD上的位置。横坐标是 Gaia颜色，纵坐标是 𝐺波段绝对星等，黑线是代
表单星的等龄线，从下到上的三条彩线分别代表主星质量为 0.6、0.8和 1.0 𝑀⊙的双星，
不同颜色代表不同质比 (Wallace, 2024)。
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2.1.2 Gaia测光数据的流量定标

Gaia提供了高精度的测光数据，这不仅得益于高精度的仪器，还有赖于有
效的流量定标 (Weiler et al., 2018; Evans et al., 2018; Riello et al., 2021; Montegriffo
et al., 2023)。除了常规的背景扣除和标准星定标外，Gaia还采用一系列复杂的方
法对测光数据滤光片的透过率曲线进行了修正（见图2-2），因为随着时间的变
化，滤光片的透过率曲线会发生微小的变化。

图2-4展示了 10万颗星 Gaia DR3测光结果与使用修正滤光片对 BP和 RP光
谱卷积得到的合成星等之间的残差。从右图来看，残差与颜色的关系并不明显，
但是从左图可以看出，残差与星等存在明显相关性，特别是对于 𝐺 > 16.5mag
的暗星，残差偏离较大。Montegriffo et al. (2023)指出，这种偏差可能来自于测
光，也可能来自 BP和 RP光谱中的背景偏差。由于无法确定这种偏差的确切来
源，因此无法从源头上进行有效的校准。这需要我们在后续对测光数据进行修正
（具体见第4）。

图 2-4 Gaia DR3测光结果与合成星等的残差。红色、蓝色、深灰色和浅灰色对应的星等范
围是: 𝐺 < 10.8mag、10.8mag < G < 13mag、13mag < G < 16mag和 𝐺 > 16mag，左图
是残差与星等的关系，右图是残差与颜色的关系 (Riello et al., 2021)。

2.2 2MASS巡天项目

2MASS（Two Micron All Sky Survey）是一项红外巡天项目。它使用两个 1.3
米望远镜，分别位于美国亚利桑那州的基洛普山天文台和智利的拉西拉天文台，
于 1997年至 2001年期间进行观测。其目标是绘制整个天空的红外图像，并收集
有关天空中恒星、星系和其他天体的数据。该巡天涵盖了波长范围从 1至 2微
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米的红外光谱，使其能够观测到许多传统光学望远镜无法探测到的天体，例如
被尘埃遮蔽的恒星和星系、星云以及红外辐射强烈的天体。图2-5展示了 2MASS
观测的点源在全天的分布。

图 2-5 2MASS点源的全天星图 (Skrutskie et al., 2006)。

2MASS扫描了 70%的天空，提供了广泛的数据产品，包括红外图像、星表
和光谱信息。这些数据对于研究星系结构、恒星形成、银河系结构以及宇宙学等
领域都非常有价值。2MASS星表 (Skrutskie et al., 2006)中提供了近红外 𝐽、𝐻 和
𝐾𝑠 星等。𝐽、𝐻 和 𝐾𝑠 的透过率曲线见图2-6，其有效波长分别为 1.25、1.65和
2.17𝜇𝑚。点源信噪比为 10对应三个波段的极限星等分别为 15.8、15.1、14.3mag，
信噪比大于 20的点源测光精度约为 5%。

图 2-6 2MASS 𝐽、𝐻 和 𝐾s 的透过率曲线 (Skrutskie et al., 2006)。
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红外测光数据对于研究 𝑞 < 0.2的小质比双星非常重要，因为双星中的次星
通常比主星更红，所以双星在红外波段可能会和单星有明显的差异。如图2-7所
示，在主星质量大于 0.5𝑀⊙ 时，左图中 Gaia数据的 CMD上，𝑞 = 0.2, 0.4的双
星模型与单星几乎重叠；但在右图中 2MASS的 CMD上，𝑞 = 0.2的模型线与单
星并没有完全重合，且 𝑞 = 0.4的双星模型与单星有明显区别。在主星质量小于
0.5𝑀⊙ 时，2MASS 数据无法区分单星和双星，而 Gaia 数据却能够较好地区分
𝑞 = 0.4的双星与单星。因此，结合 Gaia和 2MASS的测光数据，可以更好地分
析 𝑞 < 0.2的小质比双星。

图 2-7不同质比双星在 Gaia和 2MASS的 CMD上的位置。左图是 Gaia的 CMD，右图是
2MASS的 CMD。彩色实线代表不同质比的模型线，黑色虚线标记了 3个不同的主星
质量。

2.3 昴星团的运动学成员星判定

昴星团的赤道坐标为 (56.601,24.114)，距离为 130-140pc (Southworth et al.,
2005; Melis et al., 2014)。本文基于 Gaia DR3 (Gaia Collaboration et al., 2016, 2023;
Babusiaux et al., 2023)和 2MASS (Skrutskie et al., 2006)的测光数据，对昴星团的
双星分布特性和质量函数进行研究，因此需要先对昴星团的成员星进行筛选和
判断。
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首先，我们选取以昴星团坐标为中心半径为 8.9°范围内且视差在 6.1-8.6mas
之间的恒星，其中，𝐺<19mag的星共有 6041颗。接着，我们利用 Gaia提供的
5维数据 (空间位置、自行和视差)，进行两成分混合模型拟合 (Shao et al. 2024 in
preparation)，得到每颗恒星属于昴星团的动力学成员概率 𝑃k。如图2-8所示，该
方法对场星和成员星的区分度很高。我们剔除 𝑃k < 0.01的绝对场星，以避免遗
漏少数距离分布较远的成员星。

图 2-8动力学成员概率的分布直方图。在 0-1之间共分为 100段，每段间隔为 0.01。

我们得到成员概率大于 0.01的星共计 1499颗，如图2-9中彩色点所示。这些
星不仅在坐标空间和视差空间上聚集度较高，而且在自行空间表现出极高的聚
集程度。这 1499颗星中，有 1473颗同时拥有 Gaia三个波段的数据；同时具备
Gaia和 2MASS三个波段的星有 1464颗，占比 99.4%。我们将利用这 1473颗星
来确定星团的年龄、距离等基本参数，并进行质量拟合（具体见第3章和第4章）。
这些星的运动学成员概率之和∑ 𝑃k = 1353，这意味着其中有 120颗星可能是场
星。在后续的质量拟合过程中，我们将利用最佳拟合优度 𝜒2

dof 进一步剔除这些
可能的场星（具体见第5章）。

图 2-9昴星团成员星在赤道坐标位置、自行空间和视差上的分布。灰色代表场星，彩色代表
运动学成员概率大于 0.01的星，位置分布图上的黑色圆圈代表半数目半径 𝑅50 = 1.38°
的范围。
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2.4 本章小结

本文采用 Gaia DR3的天体测量数据和 𝐺、𝐺BP、𝐺RP 测光数据，同时结合
2MASS的 𝐽、𝐻、𝐾𝑠红外测光数据，对昴星团内的双星分布特性和质量函数进
行分析。

我们利用 Gaia DR3提供的赤道坐标、视差和自行，进行两成份混合模型拟
合，得到每颗星属于昴星团的运动学成员概率。我们选取其中运动学成员概率大
于 0.01且同时拥有 Gaia三个波段的 1473颗星作为后续分析的初步样本。
结合 Gaia和 2MASS测光数据，我们能够更好地区分质比 𝑞 < 0.2的小质比

双星和单星。然而，目前的测光数据定标还存在一些问题，例如 Gaia测光数据
在 𝐺 > 16mag时存在明显的偏差，并且无法确定偏差来源。这会给双星的分析
产生影响，因此需要在后续对其进行修正。

26



第 3章 恒星演化模型与昴星团基本参数的推断

第 3章 恒星演化模型与昴星团基本参数的推断

从测光数据中提取恒星的性质依赖于准确的恒星演化模型。恒星演化模型
综合考虑了恒星演化的各种物理过程，如核反应、对流等。经过严格的计算和验
证，这些模型能够可靠地预测恒星的性质。例如，这些模型考虑了恒星质量、年
龄、金属丰度等多个物理参数，可以预测恒星的光谱。结合不同的滤光片，就可
给出不同波段的星等预测。通过将测光数据与不同物理参数的恒星模型星等进
行比对，我们可以获取恒星的物理参数。因此，对恒星参数的准确推断高度依赖
于恒星模型的准确性。

本章，我们介绍本文采用的恒星演化模型和利用这个模型对昴星团基本参数
的推断。本章结构如下：在第3.1节，我们对比了不同的恒星演化模型；在第3.2节，
我们重点介绍采用的 PARSEC1.2s模型；在第3.3节，我们利用 PARSEC1.2s获取
昴星团的年龄、距离等基本参数；最后，是本章小结。

3.1 不同的恒星演化模型与观测数据的对比

目前存在多种恒星演化模型，其中较为常用的有 7种：PARSEC (Marigo et al.,
2017)、YaPSI (Spada et al., 2017)、BaSTI (Hidalgo et al., 2018)、BHAC (Baraffe et al.,
2015)、MIST (Choi et al., 2016)、Dartmouth (Dotter et al., 2007)和 Padova (Girardi
et al., 2002)。由于输入物理的差异，这些模型得到的等龄线会有明显差异 (Valle
et al., 2013)。

图3-1和图3-2展示了不同模型与不同数据的对比。图3-1中展示了用前五个
模型对同一个星团 NGC 3532的最佳拟合结果，5条不同颜色的线代表 5个不同
的最佳拟合模型线。可以看到，不同模型之间存在明显差异，尤其是在小质量
段。此外，所有模型线在每个颜色-星等图（CMD）上与数据点都存在一定的差
异，即这些模型与不同数据之间都存在一定的偏差。图3-2展示了 PARSEC模型
和最后两个模型与观测数据的差异，不过不是与 NGC 3532数据的对比，而是与
NGC 2682和 NGC 2099的对比。可以看到，不仅不同模型之间有差异，模型与
数据之间也存在明显的偏差，尤其在暗端。

综合对比后，我们发现，不同模型之间存在明显差异，并且与观测数据也
都有明显偏差，尤其是在小质量段。这种偏差，不仅存在于特定星团中，而且
在不同星团中普遍存在。因此，从模型的准确性角度来说，并没有哪个模型是
最优的。然而，在这些模型中，PARSEC 的模型质量范围最广，最小质量可达
0.09M⊙，这对于利用模型合成双星星等有着很大的优势。利用 PARSEC模型可
合成质比较小的双星，因此可以拟合小质比双星质量。基于这一优势，本文选择
采用 PARSEC模型进行双星质量拟合。接下来，我们将对 PARSEC模型进行详
细介绍。
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图 3-1疏散星团 NGC 3532的 CMD与不同理论模型的对比。不同颜色代表用不同模型拟合
得到的最佳拟合模型，四个子图代表不同颜色的 CMD(Fritzewski et al., 2019)。
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图 3-2 NGC 2682和 NGC 2099的 CMD与不同理论模型的对比。点线、实线、虚线分别代
表 Dartmouth、Padova、PARSEC的最佳拟合模型线 (Thompson et al., 2021)。

29



昴星团的双星分布特性与恒星质量函数研究

3.2 PARSEC模型

我们采用的恒星演化模型是 PARSEC模型，由意大利帕多瓦大学和意大利
里雅斯特天文台的天文学家共同开发。PARSEC 模型使用先进的物理参数和演
化方程，通过数值模拟来研究恒星从形成到死亡的整个演化过程。其特点包括对
恒星内部结构、核反应、光度和颜色等参数的准确建模。考虑了恒星的质量、金
属丰度、年龄等因素对恒星演化的影响，因此可以用于模拟各种不同类型和质量
的恒星的演化轨迹。PARSEC模型在天文学研究中得到了广泛的应用，特别是在
恒星和星团的形成、演化和年龄测量等领域。它为理解恒星演化的物理过程提供
了重要的理论基础，与观测数据相结合，可以帮助我们更好地理解宇宙中恒星的
性质和行为。

PARSEC是一个不断更新迭代的模型，目前已经更新到 2.0版本。2.0版本包
含了恒星自旋的效应，但是金属丰度范围较窄（-0.58≤[M/H]≤+0.07），因此我们选
择使用较早的 1.2s版本。PARSEC1.2s的金属丰度范围较宽（-2.2≤[M/H]≤+0.5），
能够更好地拟合星团的年龄、金属丰度等参数。

PARSEC1.2s相较于更早的版本已经经过了大量提升 (Chen et al., 2014; Tang
et al., 2014; Chen et al., 2015; Fu et al., 2016, 2018; Chen et al., 2019)。其中，Chen
et al. (2014)对小质量段的模型进行了进一步的提升，使其与测光数据的偏差大
大缩小（见图3-3）。此外，Chen et al. (2019)还尝试针对所有滤光片（包括 Gaia）
对光谱库进行了热改正，以提高模型与观测数据的匹配度。如图3-4所示，经过
改正后的模型线与昴星团的数据已经有了较好的匹配度，但是在小质量段仍然
存在明显的差异。这差异一部分来自于 Gaia测光数据本身的不确定性，另一部
分可能来自模型的修正还不够完美。

不过，目前的模型与观测数据之间的差异对星团整体年龄、金属丰度、消光
和距离的推断影响并不大，因为星团的这些基本性质受整体等龄线形状影响。因
此，我们仍然可以用并不完美的模型等龄线去拟合星团基本参数。至于在部分质
量段的偏差，我们可以在后续进行修正以降低其对双星质量拟合的影响。
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图 3-3不同版本 PAESEC及其他模型与观测数据的对比。PARSEC v1.2s是对 v1.2的改进
版本 (Chen et al., 2014)。

图 3-4热改正后的 PARSEC模型与昴星团 Gaia测光数据的对比 (Chen et al., 2019)。
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3.3 昴星团基本参数的推断

本文采用 PARSEC1.2s (Bressan et al., 2012)的等龄线模板拟合昴星团的年龄
等基本物理参数。在上一章中，我们选取了运动学成员概率大于 0.01的星作为
初步分析的样本，因此可能会混入一些场星。为了更好地获取星团参数，我们采
用Li et al. (2022)的方法进行等龄线拟合。他们在 CMD上构建场星、单星与双星
混合模型，与观测数据进行拟合，可以得到准确的星团参数。

拟合时，我们只拟合 𝐺 < 16mag的数据，因为暗于 16等的数据存在较大不
确定性 (Riello et al., 2021)。拟合参数金属丰度和消光参考已有的光谱分析结果，
[Fe/H]=0.1 (Fu et al., 2022)，Av=0.12 (Curtis et al., 2020)。固定金属丰度与消光后，
拟合年龄和距离模数，我们得到昴星团的最佳拟合年龄为 log(Age/yr)=8.023，距
离模数为 DM=5.695。最佳拟合模型与观测数据的对比见图 3-5。

图 3-5昴星团 Gaia和 2MASS的 CMD。灰色符号代表天区范围内所有源及其观测误差，彩
色代表运动学成员概率大于 0.01的星，不同颜色代表概率大小。黑色实线代表 PAR-
SEC1.2s模型的单星序，点划线、点线、虚线分别代表 𝑞=0.2、0.5、1的模型线。蓝色
横线标记 𝐺 =16mag的位置。

从图 3-5中可以看到，无论是 Gaia还是 2MASS数据，都未能与模型线完全
吻合。Gaia数据的单星序在 𝐺 < 8 mag和 𝐺 > 14 mag范围内和理论等龄线都存
在明显的偏离。在较大质量段，单星数据和模型单星序吻合度不高，却与质比
0.5的双星序吻合较好，这会导致这些单星被误判为 𝑞 = 0.5的双星；在较小质量
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段，观测数据明显偏离模型位于较下方，这会导致大量双星被误判为单星，双星
被误判为更小质比双星。这种观测数据与模型之间的偏差对于双星性质的统计
分析产生了不利影响，因此需要对这种偏差进行修正，以便在这些质量范围内更
有效地进行双星分析。下一章将介绍我们对偏差的修正方法及每颗星质量的拟
合方法。

3.4 本章小结

本文使用 PARSEC1.2s模型对昴星团的年龄、距离等基本参数进行拟合，得
到昴星团的基本参数为 log(Age/yr)=8.023、[Fe/H]=0.1、Av=0.12、DM=5.695。
我们观察到恒星演化模型与观测数据之间的偏差在不同的星团中普遍存在，

并且存在于不同的数据和模型之间。虽然这种偏差对星团整体参数的推断影响
不大，但对双星的分析却具有严重影响。因此，后续需要对观测数据与模型之间
的偏差进行修正，以更好地研究疏散星团中的双星。
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第 4章 单星与双星质量的光谱能量分布拟合

对双星和质量函数的精确分析，需要准确推断恒星的质量。本章介绍我们获
取每颗恒星质量的方法，本章结构如下：第4.1节介绍我们对测光数据与模型的
偏差修正方法；第4.2节介绍我们采用贝叶斯统计方法进行光谱能量分布（SED）
拟合；最后是本章小结。

4.1 测光数据与模型的偏差修正

在上一章中，我们展示了观测数据与理论模型的偏差存在于不同的星团中，
且存在于不同的数据和模型之间，这会给双星（尤其是 𝑞 < 0.2的小质比双星）
的研究带来困难。只有修正了数据与模型之间的偏差，才能对更小质比的双星进
行有效分析，从而得到更加完整的双星比例与质比分布。

4.1.1 已有的修正方法

观测数据与理论模型的不匹配已经引起了广泛的注意，已有一些工作尝试
在疏散星团中修正数据与模型的偏差，并进行双星研究。目前，大家的修正都是
在颜色-星等图（CMD）上进行。在观测中，单星会在 CMD上汇聚成高密区，通
常的做法是使用这个高密区脊线作为经验单星序，而不是使用理论等龄线。具体
做法是假设纵坐标星等是正确的，以此为基准，将所有数据或者模型在颜色上进
行平移，使得数据脊线与模型等龄线重合。这个方法相当于给出一个星等-颜色
差关系，对每个星等对应的颜色进行修正。

星等-颜色差关系的确定涉及到一个基本的问题，如何确定观测数据的脊线。
最简单的方法是在 CMD上手工绘制密度脊线 (Fritzewski et al., 2019; Thompson
et al., 2021)。另外，也可以将所有星按照星等分段，将每个星等段的颜色分布直
方图的峰值连起来作为经验脊线 (Milone et al.)。然而由于成员星数量有限，因此
泊松噪声较大，这两种方法都不是疏散星团中找脊线的最佳选择。Li et al. (2020)
采用新的基于高斯过程的稳健回归方法，通过迭代修剪来得到颜色与星等的函
数关系 (Li et al., 2021)，可以在 CMD上得到更加精确的脊线。
然而与 CMD 拟合不同，SED 拟合通常涉及超过三个波段的测光数据，只

在一个 CMD上修正颜色是不够的。Thompson et al. (2021)的解决办法是在多个
CMD上修正颜色，他们假设 r波段是正确的，然后调整不同波段组合的颜色使
得模型等龄线匹配经验脊线进行修正。该方法相当于给出不同组合颜色的 r波段
星等-颜色差关系，假设 r波段星等是正确的，然后逐一修正其他波段星等。然
而这种方法必须假设某一个波段是正确的，无法修正每一个波段。我们提出新的
方法，利用单星清晰的主序修正每一个波段测光数据的偏差。
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4.1.2 我们的修正方法

如果说前人的修正方法是通过给出星等-颜色差关系进行修正，那我们的方
法就可以理解为给出一个质量-星等差关系进行修正。具体步骤如下：

• 首先，我们假设所有恒星都是单星，使用单星的光谱能量分布（SED）模
型对每颗星进行拟合。通过寻找 𝜒2极小值，我们得到每颗星的最佳拟合质量以
及其对应的最佳 SED模型。

• 接下来，我们计算每颗星每一个波段最佳模型星等和观测星等之间的差
值，即 Δ𝑚𝑎𝑔 = 𝑚model − 𝑚obs。在理想情况下，如果模型是完美的且每颗星都是
单星，那么在质量-星等差的图上，所有的 Δ𝑚𝑎𝑔都将等于 0。然而，实际情况是
单星的模型和观测结果不能完美匹配，因此在质量-星等差图上，单星分布在一
条 Δ𝑚𝑎𝑔偏离 0的曲线上，而不是 Δ𝑚𝑎𝑔 = 0的直线上。双星和场星将分布在更
为弥散的区域，因为我们无法找到与之很好匹配的最佳单星 SED模型。

• 最后，我们采用Li et al. (2021)提出的 ITGP算法，得到单星所在主序的脊
线，从而获得质量-星等差修正关系。通过确定这条修正曲线，我们能够按照质
量修正观测数据与理论模型之间的偏差。

由于我们的物理参数是基于 Gaia数据的等龄线拟合获取，因此在使用单星
SED 模型进行质量拟合时，我们只拟合 Gaia 三个波段的数据，以避免 Gaia 与
2MASS的数据之间系统差的影响。尽管在拟合过程中没有直接使用 2MASS数
据，但在得到最佳拟合参数后，仍然可以生成 2MASS三个波段对应的最佳模型
星等，用于计算测光数据与模型之间的差值。通过这个方法，我们在修正观测数
据与模型偏差的同时，也可以修正不同观测数据的系统差。

4.1.3 质量-修正值关系

通过对单星的 SED进行拟合，得到最佳拟合质量和最佳 SED模型，并计算
观测 SED与模型 SED之间的差值后，我们得到了六个波段的质量-星等差图，如
图4-1所示。借助Li et al. (2021)提出的 ITGP算法，我们在质量-星等差图上找到
了单星聚集的脊线，即图4-1中的黑色线。我们可以看到，在质量小于 1𝑀⊙，黑
色线与散点聚集处的吻合很好；但是在大于 1𝑀⊙时，由于星数较少且可能因为
测光精度不足的影响，数据点较为弥散，因此很难准确确定脊线的位置。
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图 4-1六个波段的质量-星等差图和相应的脊线。横坐标表示单星 SED拟合得到的质量，纵
坐标是不同波段最佳模型与观测数据的星等差，Δ𝑚𝑎𝑔 = 𝑚model − 𝑚obs。每个点代表一
颗星，灰色线表示每颗星的误差。

表4-1部分展示了脊线所代表的质量-修正值关系，第一列是质量𝑀𝑠，随后
六列是每个波段对应的修正值。我们获得的质量-修正值关系或许可以为后续观
测定标和理论模型优化提供重要参考。如需获取完整表格，读者可直接与作者联
系。

37



昴星团的双星分布特性与恒星质量函数研究

表 4-1六个波段的质量-修正值关系

𝑀𝑠 Δ𝐺𝐵𝑃 Δ𝐺 Δ𝐺𝑅𝑃 Δ𝐽 Δ𝐻 Δ𝐾𝑠
𝑀⊙ mmag mmag mmag mmag mmag mmag
0.118 473 2.91 -58 -450 -417 -396
0.120 462 2.80 -56 -447 -414 -394
0.122 451 2.69 -54 -443 -410 -392
0.125 439 2.57 -51 -440 -407 -389
0.127 426 2.47 -49 -436 -403 -386
0.130 413 2.39 -46 -431 -399 -383
0.132 400 2.36 -44 -427 -395 -380
0.134 386 2.39 -42 -422 -391 -376
0.137 372 2.48 -41 -417 -386 -373
0.140 358 2.62 -39 -412 -381 -369
0.142 343 2.79 -38 -407 -376 -365
0.145 329 3.00 -37 -401 -371 -360
0.148 314 3.20 -36 -395 -366 -356
0.150 299 3.39 -36 -389 -360 -351
0.153 284 3.54 -35 -382 -355 -346
0.156 269 3.66 -35 -376 -349 -341
0.159 254 3.75 -34 -369 -342 -335
0.162 239 3.80 -34 -361 -336 -329
0.165 224 3.82 -33 -354 -330 -323
0.168 209 3.81 -32 -346 -323 -317

第 1列是恒星质量，2-7列是对应质量六个波段测光星等的修正值。
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4.1.4 修正后的数据与模型的对比

将图4-1中脊线代表的质量-星等差关系应用于每颗恒星上，我们得到修正后
的数据 𝑚cor = 𝑚obs + Δ𝑚𝑎𝑔(𝑀s)。图4-2展示了修正后的数据与模型的对比。经过
偏差的修正后，测光数据单星主序脊线与模型等龄线基本重合。这使得我们对昴
星团双星的精确分析在暗端从 16等延伸至 19等，在亮端延伸到 4等以下，几乎
涵盖了所有的主序星。

图 4-2修正后的观测数据与理论模型的对比。彩色代表运动学成员概率大于 0.01的星，不
同颜色代表概率大小。黑色实线代表 PARSEC1.2s模型的单星序，点划线、点线、虚
线分别代表 𝑞=0.2、0.5、1的模型线。

4.2 基于贝叶斯统计的 SED拟合

我们的 SED拟合方法包含两个方面：一个是双星 SED模型的构建，另一个
是贝叶斯参数估计方法。我们的方法对次星质量准确拟合的下限只取决于理论
模型的最小质量，能够将精确分析双星质量的质比下限降至最低。

4.2.1 双星 SED模型的构建

不可分辨双星的光度由两颗星贡献，因此双星 SED模型是单星 SED的光度
合成。实际恒星发光的质量下限约为 0.075𝑀⊙，然而我们采用的 PARSEC1.2s恒
星 SED模板最小质量为 0.09𝑀⊙。低于这个质量的光度非常微弱，几乎无法探
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测。因此，在合成双星 SED模型时，我们将次星质量小于 0.09𝑀⊙ 的双星视为
伴星不发光的双星（可能是单星，也可能是拥有褐矮星伴星的双星）。每个波段
的星等合成公式一致，任意波段双星模型的星等计算公式如下所示：

𝑚b =
⎧⎪
⎨
⎪⎩

−2.5 log[10−0.4𝑚s(𝑀1) + 10−0.4𝑚s(𝑞𝑀1)] 𝑞𝑀1 >= 0.09,
𝑚s(𝑀1) 𝑞𝑀1 < 0.09.

(4-1)

其中，𝑚𝑠(𝑀1)为主星星等，𝑚𝑠(𝑞𝑀1)为次星星等。当次星质量小于临界值（𝑞𝑀1 <
0.09𝑀⊙）时，次星光度为 0。
次星拟合质量的临界值会导致我们可探测到的双星质比有一个下限（𝑞lim），

并且这个下限与主星质量有关，𝑞lim = 0.09/𝑀1。图 4-3展示了每个主星质量对应
的可探测 𝑞lim，蓝线表示次星质量为 0.09𝑀⊙。在蓝线以上的情况，我们能够确
定为双星系统。而在蓝线以下，我们无法区分是单星还是拥有褐矮星伴星。在本
文中，我们将蓝线以下的情形都归类为单星。

图 4-3主星质量对应的可探测 𝑞lim。蓝线代表次星质量为 0.09𝑀⊙，蓝线以上表示双星，蓝
线以下都被归为单星。在主星质量为 1-2𝑀⊙的范围内的密度图展示了一颗星的拟合结
果，通过计算在蓝线以上的概率与总概率之比可计算这颗星的双星概率。

4.2.2 贝叶斯参数估计

以下是我们参数估计的基本设置:
• 因为疏散星团的年龄、金属丰度、消光和距离这些参数是已知的。所以在

进行 SED拟合单星和双星时，这些参数被固定不变，我们仅对主星质量𝑀1 和
质比 𝑞进行拟合。

• 主序星的现存质量与初始质量之间的差异很小，为了方便插值模型，我们
拟合初始质量而不是现存质量。
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• 在进行拟合时，我们在观测误差上增加 0.05mag 的弥散，总误差 𝜎2 =
𝜎2

0 + 0.052。这是因为昴星团距离我们太近，星团自身尺寸会导致 0.05mag的星
等弥散。较差消光也会导致弥散，但是只有 0.01mag的量级 (Li et al., 2020)，因
此可以忽略。

我们采用贝叶斯统计方法进行 SED 拟合，得到拟合参数 [𝑀1, 𝑞] 的后验
概率密度分布。后验概率 ∝ 先验概率 × 似然函数。我们使用的贝叶斯参数估
计工具是 Nautilus，它是一个基于嵌套抽样（nested sampling）算法的参数拟合
工具。Nautilus 能够根据后验概率，在拟合参数空间内高效采样，生成一组拟
合参数的采样样本 [[𝑀1, 𝑞]1, [𝑀1, 𝑞]2, …, [𝑀1, 𝑞]i]，同时给出每个采样值的权重
[[𝑙𝑜𝑔𝑤]1, [𝑙𝑜𝑔𝑤]2, …, [𝑙𝑜𝑔𝑤]i]。结合这些权重𝑤i的参数样本分布即可表示全空间
的后验概率密度分布（PDF）。

𝑀1, 𝑞 的先验概率分别是在 0.09-5.22𝑀⊙ 和 0-1范围内的均匀分布，似然函
数 L计算公式如下：

ln 𝐿 = −1
2 ∑

(𝑚o,i − 𝑚m,i)2

𝜎2
i

(4-2)

其中，i表示 𝐺、𝐺BP、𝐺RP、𝐽、𝐻、𝐾s六个波段。𝑚o,i是每个波段的测光星等，
𝜎i是相应的测光误差，𝑚m,i是每个波段的模型星等。

通过使用 Nautilus得到每颗星 [𝑀1, 𝑞]的 PDF后，我们可以计算每颗星的双
星概率 𝑃b。图4-3中的密度图展示了一颗星的 PDF，通过计算 PDF位于蓝线上方
的概率与所有概率的比值即可得到这颗星的 𝑃b：

𝑃b = ∑ 𝑃 (𝑞 > 𝑞lim)
∑ 𝑃 (𝑎𝑙𝑙) (4-3)

对于 PAESEC1.2s模型，𝑞lim = 0.09/𝑀1。单星概率 𝑃s可通过双星概率计算得到：
𝑃s = 1 − 𝑃b。

我们采用贝叶斯统计方法，得到拟合参数 [𝑀1, 𝑞]的 PDF，而不仅仅得到最
佳拟合值。这使得我们得到的结果更加严谨，对双星质量的准确测量达到可探测
质比下限（𝑞lim = 0.09/𝑀1）。如果采用最佳拟合值进行双星分析，由于观测误差
的存在，会导致小质比双星与单星的区分困难。例如，某些单星因为观测误差会
偏离单星的 SED，对它们进行拟合得到的最佳拟合就可能将其判断为质比较小
的双星。然而，我们采用贝叶斯方法得到每颗星的 PDF，每颗星可以同时存在单
星和双星概率。我们使用概率进行分析，可以避免对单星和双星的严格区分，从
而使我们对双星质量的精确测量只取决于模型最小质量。例如，对主星质量为
1𝑀⊙ 的双星，我们能得到 𝑞 > 0.09双星的准确质量测量。这使得我们可以得到
更加完整的双星比例和质比分布。进一步地，对双星质量的精确分析，使得我们
可以得到更加准确的质量函数，不仅是单星和双星主星的质量函数，还能得到准
确的次星质量函数。
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4.3 本章小结

本章介绍了我们获取星团内每颗单星和双星质量的方法。首先，我们利用星
团中单星在主序的测光理论模型位置处密集分布的特点，修正每个波段测光数
据与模型之间的偏差；其次，我们采用贝叶斯统计方法进行 SED拟合，得到每
颗星 [𝑀1, 𝑞]的概率密度分布（PDF）。

基于 PDF 的分析使得我们对恒星质量的准确测量只取决于模型的最小质
量，从而将对双星探测的质比下限降至最低。例如，对于最小质量为 0.09𝑀⊙的
PARSEC1.2s模型，双星准确质量测量的质比下限 𝑞lim = 0.09/𝑀1。也就是说，对
于主星质量𝑀1 = 1𝑀⊙ 的双星，𝑞lim = 0.09，远小于已有研究的 0.2。这使得我
们可以得到更加完整的双星比例和质比分布，并且得到更加准确的质量函数，不
仅是单星和双星主星质量函数，还能得到准确的次星质量函数。
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第 5章 昴星团成员星的质量拟合结果

我们对运动学成员概率大于 0.01的恒星都进行了光谱能量分布（SED）拟
合，总计 1473颗星，将它们的概率相加得到𝑁=1353，说明其中可能有 120颗星
是场星。我们根据拟合结果的最佳模型 SED计算归一化卡方 𝜒2

dof（见公式5-1），
取 𝜒2

dof 最小的𝑁 颗星作为我们最终结果的样本。该样本剔除了可能的场星及部
分三星四星等高阶恒星系统，后续的结果与分析都基于这个样本。

𝜒2
dof = ∑

(𝑚o,i − 𝑚m,i)2

4𝜎2
i

(5-1)

其中，i表示 𝐺、𝐺BP、𝐺RP、𝐽、𝐻、𝐾s六个波段。𝑚o,i是每个波段的测光星等，
𝜎i是相应的测光误差，𝑚m,i是每个波段的模型星等。

本章总结了我们对昴星团成员星的质量拟合结果，包括每颗星的拟合结果
和总体的概率密度分布。本章结构如下：首先，在第5.1节中，我们展示每颗星
的拟合结果。在第5.1.1节中，我们以三颗具有不同质比的星为例，展示拟合结果
的概率密度分布，对单颗星的拟合结果加以说明。在第5.1.2节中，我们展示了所
有恒星质量拟合的结果。然后，在第5.2节中，我们展示了将所有星的概率密度
分布（PDF）堆叠（stack）得到的星团“完全”的 PDF，后续几章的分析都是基
于这个 PDF。最后是本章小结。

5.1 单颗星质量拟合的结果

5.1.1 不同质比的三颗星

我们的方法可以获得每颗星的主星质量𝑀1 和质比 𝑞 的 PDF，并以此计算
每颗星分别属于单星和双星的概率，以及𝑀1 和 𝑞 的典型值和误差。我们选择

图 5-1不同质比的三颗星在 Gaia和 2MASS的 CMD上的位置。黑色实线和虚线分别代表
单星序和 𝑞=1的双星序，十字、圆点和星号分别代表 𝑞=0、0.2、1的星。

43



昴星团的双星分布特性与恒星质量函数研究

三颗不同质比（最佳拟合质比 𝑞 = 0, 0.2, 1）的星，详细展示单颗星的拟合结果
和计算结果。它们在 CMD上的位置见图5-1。在图5-2中，我们展示了每颗星的
𝑀1、𝑞的 PDF，以及最佳拟合参数对应的模型 SED与数据的对比。第一行是一
颗单星，所以 𝑞基本不起作用，为均匀分布；第二和第三行分别为最佳拟合质比
𝑞 = 0.2, 1的双星，通过 PDF可以看到𝑀1 和 𝑞 之间存在明显的简并，但在右图
的 SED中，显示我们的最佳 SED模型与数据非常吻合。
从第二行的 PDF可以看到，这颗恒星不仅有双星概率，还有一定的单星概

率。当 𝑞 < 0.18时，该星的次星质量小于模型的最小质量 0.09𝑀⊙，没有光度贡
献，所以 𝑞 不起作用，为均匀分布。按照次星质量是否大于模型最小质量，可
以将这颗星的 PDF分为两个部分。次星质量小于模型最小质量的部分视为这颗
星属于单星的 PDF，次星质量大于模型最小质量的部分视为这颗星属于双星的
PDF。将两个部分的 PDF概率分别积分除以总概率，可以得到这颗恒星分别属
于单星和双星的概率。此外，我们分别利用两个部分的 PDF计算了𝑀1 和 𝑞 的
中位值和 1𝜎 范围，作为这颗星分别属于单星和双星的典型值和误差。误差通过
计算 PDF的 84分位点和 16分位点的差值的一半得到：𝑒𝑟𝑟𝑜𝑟x = (𝑥84 − 𝑥16)/2。
这颗恒星计算得到的分别属于单星和双星的典型值和误差及双星概率见

表5-1第一行，𝑀s 和 𝑒𝑟𝑟𝑜𝑟Ms 是这颗星属于单星的质量的中位值和误差，分别
为 0.507和 0.002𝑀⊙；𝑀p 和 𝑒𝑟𝑟𝑜𝑟Mp 是这颗星属于双星的主星质量的中位值和
误差，分别为 0.502和 0.003𝑀⊙；𝑞和 𝑒𝑟𝑟𝑜𝑟q是这颗星属于双星的质比的中位值
和误差，分别为 0.24和 0.05；𝑃b是这颗星属于双星的概率，为 0.761。

44



第 5章 昴星团成员星的质量拟合结果

图 5-2三颗星的 PDF和最佳拟合的模型 SED。第一列展示了𝑀1 和 𝑞的 PDF，蓝色符号表
示 PDF的最大概率处。第二列展示了最佳 SED模型与数据的比对，其中实线代表最
佳模型，蓝色符号表示数据点；下半部分展示了双星拟合模型与数据之间的残差，竖
线表示误差大小。
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5.1.2 所有星质量拟合的结果

对每颗星，我们都可以通过其主星质量𝑀1和质比 𝑞的 PDF，计算其属于双
星的概率 𝑃b，以及分别属于单星和双星的𝑀1 和 𝑞 的中位值和误差。部分星的
具体数值见表5-1，如需获取完整表格，读者可直接与作者联系。
我们的样本总星数为 1353，最佳拟合质量范围为 0.097-4.894𝑀⊙。双星概率

大于 0.5的星数为 490，按照双星概率 𝑃b加权计算的双星比例为 0.35。将每颗恒
星的𝑀s按照单星概率（𝑃s = 1 − 𝑃b）加权可以得到单星的质量函数；将每颗恒
星的𝑀p按照 𝑃b加权可以得到双星主星的质量函数；将每颗恒星的𝑀p × 𝑞按照
𝑃b加权可以得到双星次星的质量函数；将每颗恒星的 𝑞按照 𝑃b加权可以得到双
星质比分布。

表 5-1 SED拟合结果

SourceId 𝑀s 𝑀p 𝑞 𝑒𝑟𝑟𝑜𝑟Ms 𝑒𝑟𝑟𝑜𝑟Mp 𝑒𝑟𝑟𝑜𝑟q 𝑃b
[𝑀⊙] [𝑀⊙] [𝑀⊙] [𝑀⊙]

68314414077327744 0.507 0.502 0.24 0.002 0.003 0.05 0.761
43640338060997376 0.135 0.098 0.95 0.001 0.003 0.04 0.000
45022222315428608 0.889 0.868 0.61 0.005 0.007 0.04 1.000
46342250447561216 0.141 0.108 0.86 0.002 0.004 0.07 0.000
46438771249859840 0.688 0.599 0.97 0.003 0.008 0.03 1.000
46884657573486336 0.287 0.274 0.34 0.003 0.003 0.01 0.000
46888952540781824 0.243 0.229 0.40 0.002 0.003 0.01 0.000
47048106850285824 0.362 0.351 0.26 0.003 0.004 0.01 0.000
49084780341670400 0.275 0.222 0.78 0.002 0.014 0.14 1.000
49809495943068288 0.936 0.934 0.17 0.004 0.004 0.07 0.524
50229028348709248 0.284 0.272 0.34 0.003 0.003 0.01 0.000
50262116777529472 0.435 0.415 0.40 0.003 0.010 0.09 1.000
50262185497006720 0.231 0.211 0.47 0.002 0.004 0.04 1.000
50429650564234880 0.182 0.163 0.56 0.002 0.002 0.01 0.000
50691613506647680 0.166 0.145 0.62 0.002 0.001 0.01 0.000
50706216395526144 0.230 0.213 0.43 0.002 0.003 0.01 0.000

𝑀s、𝑀p和 𝑞分别是根据 PDF计算的单星质量、双星主星质量和质比的中位值，
𝑒𝑟𝑟𝑜𝑟Ms、𝑒𝑟𝑟𝑜𝑟Mp 和 𝑒𝑟𝑟𝑜𝑟q 分别是根据 PDF计算得到的误差，𝑃b 是用 PDF计算
得到的双星概率。

每颗星的 𝑃b的分布直方图见图5-3。大部分恒星属于单星或属于双星的区分
度很高，双星概率要么为 0，要么为 1；只有少数恒星的区分度不高，双星概率
介于 0到 1之间。每颗星的 𝑃b 在 Gaia及 2MASS的颜色-星等图（CMD）上的
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分布见图5-4，当质量小于 0.5𝑀⊙ 时，由于主星无法拥有质比小于 0.18的次星，
因此单星与小质比双星之间的区分度较高；随着主星质量的增加，主星可以拥有
更小质比的次星，因此单星与小质比双星之间的区分度降低。

图 5-3每颗星的双星概率 𝑃b 的分布直方图。

图 5-4每颗星的双星概率 𝑃b 在 Gaia和 2MASS的 CMD上的分布。黑色实线代表单星序，
黑色虚线表示 𝑞=1的双星序。蓝、绿、橙色虚线分别表示𝑀=0.5、1、2𝑀⊙ 对应的模
型星等值。每颗星的颜色代表其 𝑃b 大小，质量小于 0.5𝑀⊙ 时，𝑃b 基本要么是 0，要
么是 1；随着质量的增加，单星与小质比双星的区分度变低，出现较多介于 0-1之间的
𝑃b。

每颗星𝑀1和 𝑞在Gaia及 2MASS的颜色-星等图（CMD）上的分布见图5-5、
5-6。为了方便展示，图5-5中 𝑃b ≤ 0.5的星的𝑀1为𝑀s，𝑃b > 0.5的星的𝑀1为
𝑀p；图5-6中 𝑃b ≤ 0.5的星的 𝑞设为 0。在图5-5中，随着星等的降低，质量基本
呈单调递增趋势。在图5-6中，越接近虚线，𝑞值越大。
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图 5-5每颗星的主星质量𝑀1 在 Gaia和 2MASS的 CMD上的分布。黑色实线代表单星序；
蓝、绿、橙色虚线分别表示𝑀=0.5、1、2𝑀⊙ 对应的模型星等值。每颗星的颜色代表
其主星质量大小。𝑃b ≤ 0.5的星的𝑀1 为𝑀s，𝑃b > 0.5的星的𝑀1 为𝑀p。随着亮度增
加，主星质量基本单调递增。

图 5-6每颗星的质比 𝑞在Gaia和 2MASS的 CMD上的分布。黑色实线代表单星序，黑色虚
线表示 𝑞=1的双星序。蓝、绿、橙色虚线分别表示𝑀=0.5、1、2𝑀⊙ 对应的模型星等
值。每颗星的颜色代表其质比大小，𝑃b ≤ 0.5的 𝑞在本图中设为 0，对应紫色。
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图 5-7每颗星拟合参数的误差分布。第一行为绝对误差，第二行为相对误差；第一列为主星
质量的误差分布，第二列为质比的误差分布；蓝色和橙色分别代表 𝑃b ≤ 0.5和 𝑃b > 0.5
的恒星的误差分布。主星质量的绝对误差大部分小于 0.01，𝑃b > 0.5的恒星的绝对误
差略高于 𝑃b ≤ 0.5的恒星；𝑃b ≤ 0.5的恒星的相对误差主要集中在 1%，而 𝑃b > 0.5的
恒星的误差则非常弥散。𝑞的绝对误差基本在 0.1左右，相对误差同质量类似，也较为
弥散。

每颗星𝑀1 和 𝑞 的误差分布见图5-7。主星质量的绝对误差大部分小于 0.01，
𝑃b > 0.5的恒星的绝对误差略高于 𝑃b ≤ 0.5的恒星；𝑃b ≤ 0.5的恒星的相对误差
主要集中在 1%，而 𝑃b > 0.5的恒星的误差则非常弥散。𝑞的绝对误差基本在 0.1
左右，相对误差同质量类似，也较为弥散。结合 Gaia和 2MASS的测光数据，质
比的测量精度可以达到 0.1的水平，显示了在确定双星性质时，光学和红外波段
数据联合使用的有效性。
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5.2 所有星堆叠的概率密度分布图

图 5-8昴星团所有星堆叠的主星质量𝑀1和质比 𝑞的 PDF。灰度深浅反映该处总的概率密度
大小。蓝线代表次星质量为 0.09𝑀⊙，蓝线以上代表双星，蓝线以下代表单星。

我们创新性地将 1353颗星的 PDF堆叠得到昴星团 [𝑀1,𝑞]的“完全”PDF。基
于这一“完全”PDF进行分析，我们能够获得更准确的双星分布特性和质量函数。
通过 Nautilus进行参数拟合，每颗星都得到一组拟合参数的采样样本 [[𝑀1, 𝑞]1,
[𝑀1, 𝑞]2, …, [𝑀1, 𝑞]i，以及每个采样值的权重 [[𝑙𝑜𝑔𝑤]1, [𝑙𝑜𝑔𝑤]2, …, [𝑙𝑜𝑔𝑤]i]。结合
这些参数样本的权重 𝑤i，我们可以得到每颗星参数空间的 PDF。将每颗星的采
样点权重归一化并集合在一起，得到一个总样本。结合总样本里每个采样点的权
重，我们得到整个星团的“完全”PDF。
为了方便画图展示星团的“完全”PDF，我们根据总样本每个采样点的权重

进行有放回的采样，得到一个所有采样点权重都为 1的新样本。对这个新样本
进行高斯核密度估计（Gaussian KDE）平滑后，得到一个二维网格和每个格子里
的数密度。将数密度归一化后乘以总星数𝑁=1353，使得所有网格里数值相加为
1353，我们得到图 5-8的二维 PDF。其中，颜色深度代表概率大小。星团的“完
全”PDF在 𝑞=1和蓝线附近呈现较高概率，说明存在较多的 twins双星和小质比
双星。

需要注意，重新采样、平滑等操作只是为了方便可视化，后续对双星分布
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特性和质量函数的研究都是基于原始的 PDF。我们参照图 5-8介绍星团“完全”
PDF的使用方法。蓝线代表我们可探测的最小质比下限，蓝线以上是我们可探
测到的双星，因此将蓝线以上的概率除以总概率就可以得到双星比例。在蓝线以
上的分布对𝑀1进行积分，就可以得到质比分布。在蓝线以下的分布对 𝑞进行积
分就可以得到单星的质量函数；在蓝线以上的分布对 𝑞 进行积分就可以得到双
星主星的质量函数；将蓝线以上的 𝑞 和𝑀1 相乘就可以得到双星次星的质量函
数。在后续第6、7、8章，我们基于星团的“完全”PDF对昴星团的双星分布特
性、质量函数以及动力学进行分析和讨论。

5.3 本章小结

本章介绍了我们对昴星团成员星的质量拟合结果。我们对运动学成员概率
大于 0.01的星都进行了 SED质量拟合，总计 1473颗星，将它们的概率相加得
到 𝑁=1353。然后根据最佳拟合结果的最佳模型 SED计算每颗星的归一化卡方
𝜒2

dof，取 𝜒2
dof 最小的𝑁 颗星作为我们最终结果的样本，进一步剔除了场星。

我们提供了最终样本中每颗星分别属于单星和双星的𝑀1 和 𝑞 的中位值和
误差及双星概率星表。值得注意的是，我们创新性地将 1353颗星的 PDF堆叠，
得到昴星团 [𝑀1,𝑞]的“完全”PDF。基于这个 PDF进行分析比仅使用最佳拟合
值分析更加严谨。我们后续对昴星团双星分布特性、质量函数和动力学演化的分
析都基于这个“完全”PDF。
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第 6章 昴星团的双星分布特性

双星比例与质比分布是星族的重要性质。本章，我们基于昴星团主星质量
（𝑀1）与质比（𝑞）的“完全”概率密度分布（PDF）（见图5-8），对昴星团的双
星比例和 𝑞 分布进行分析与讨论。本章结构如下：在第6.1节中，我们首先计算
了不同质比下限 𝑞lim 和质量范围的双星比例，并探讨了双星比例随𝑀1 的趋势
与 𝑞lim的关系；随后，我们将所得结果与其他方法得到的昴星团双星比例及其与
𝑀1的关系进行对比；最后我们将昴星团的结果与其他疏散星团和场星的结果进
行对比。在第6.2节中，我们首先介绍我们得到的 𝑞分布，接着对其进行拟合；然
后，我们将所得到的质比分布与其他方法得到的结果进行对比；最后，我们将昴
星团的质比分布与其他疏散星团和场星的结果进行对比。最后是本章小结。

6.1 双星比例

6.1.1 不同质比下限的双星比例

双星比例对于星族研究至关重要。本文的双星比例是通过计算图5-8中概率
占比得到的，质比下限为 𝑞lim的双星比例的计算公式为 𝑓 𝑞lim

b = 𝑃𝑞>𝑞lim/𝑃all，误差

通过√𝑃𝑞>𝑞lim/𝑃all估算。当质比下限为图5-8中的蓝线时，即 𝑞lim = 0.09/𝑀1（我们

的方法可探测的双星质比下限）时，我们将所计算的双星比例称为总双星比例。
具体的双星比例的结果见表6-2，我们得到昴星团的总双星比例 𝑓b=0.351±0.016。
其中，质比大于 0.2、0.4、0.6、0.8的双星比例分别为 0.290±0.015、0.180±0.012、
0.099±0.009、0.052±0.006。我们的研究涵盖了主星质量在 0.097-4.894𝑀⊙ 范围
内的双星，这是迄今对昴星团进行双星分析的研究中质量范围最广的。

通常认为双星比例与主星质量有关 (Offner et al., 2023)，所以我们在主星质
量上进行分段，计算每个质量段的总双星比例，以探讨昴星团双星比例与主星
质量的关系。我们选取的质量分段点为 [0.09, 0.23, 0.45, 0.8, 1.5, 3, 5.3]𝑀⊙，在
𝑙𝑜𝑔𝑀1 空间基本均匀分布。然而，也有研究发现不同 𝑞lim 的双星比例与主星质
量的关系存在差异 (Li et al., 2020)，因此我们猜测双星比例与主星质量的关系可
能受到 𝑞lim 的影响。为验证此猜想，我们设定了不同 𝑞lim，计算每个质量段中
𝑞 > 𝑞lim 的双星比例，以探究不同质比下限双星比例与主星质量的关系是否由所
不同，质比下限 𝑞lim分别取 0.2、0.4、0.6、0.8。
我们得到的不同 𝑞lim的双星比例与主星质量的关系见图6-1和表6-2。我们发

现，在 1.5 − 3和 3 − 5.3𝑀⊙两个质量段中，总双星比例非常高，超过了 0.9。一
方面，这可能是因为我们可探测的质比下限特别低。当𝑀1 > 1.5𝑀⊙ 时，我们
可探测质比下限小于 0.06（0.09/1.5），对于大质量星来说，很容易拥有一个小
质量伴星。另一方面，对大质量星的测光精度可能不够，导致这两个质量段中
𝑞 < 0.2的小质比双星比例偏高。然而，这两个质量段星数很少，不到总样本的
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5%（58/1353），因此对整体的双星比例影响很小。为避免 𝑞 < 0.2的双星的不确
定性，我们只对比 𝑞lim ≥ 0.2的双星比例与主星质量的关系。我们发现 𝑞 > 0.2的
双星比例随着主星质量增加呈单调递增趋势，但是 𝑞>0.4、0.6、0.8的双星比例
与主星质量的递增关系并不那么明显。例如，在 0.45-3𝑀⊙范围内，𝑞 > 0.4的双
星比例与主星质量关系几乎是平的；而对于主星质量大于 3𝑀⊙的质量段，虽然
有明显的上升趋势，但该质量段的星数非常有限，仅有 9颗，因此无法确定这一
趋势是否真实存在。

图 6-1昴星团不同质比下限双星比例与主星质量的关系。虚线代表所有质量范围内的双星比
例，十字中心位置代表每个质量段的双星比例，水平误差棒代表质量范围，纵向误差
棒代表 𝑓b 的误差。不同颜色代表不同质比下限。

表 6-1昴星团不同质比下限双星比例与主星质量的关系

𝑀1(𝑀⊙) 𝑁all 𝑓b 𝑓 0.2
b 𝑓 0.4

b 𝑓 0.6
b 𝑓 0.8

b
all 1353 0.35±0.02 0.29±0.02 0.18±0.01 0.099±0.009 0.052±0.006
0.09-0.23 349 0.17±0.02
0.23-0.45 483 0.22±0.02 0.13±0.02 0.06±0.01 0.033±0.008
0.45-0.8 293 0.45±0.04 0.38±0.04 0.23±0.03 0.14±0.02 0.08±0.02
0.8-1.5 170 0.73±0.07 0.48±0.05 0.23± .04 0.12±0.03 0.05±0.02
1.5-3 49 0.9±0.1 0.5±0.1 0.23±0.07 0.13±0.05 0.07±0.04
3-5.3 9 0.96±0.33 0.7±0.3 0.4±0.2 0.3±0.2 0.1±0.1

我们的结果显示，大质比（𝑞 > 0.4）双星与主星质量之间没有明显的递增关
系，较低质比下限（𝑞 > 0.2）的双星比例才显示出明显的递增关系。这表明更大
质量主星相对较小质量主星有更多 0.2 < 𝑞 < 0.4的双星。接下来，我们将我们
的结果与已有的研究进行对比。首先，我们将所得到的昴星团的双星比例及双星
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比例与主星质量的关系与其他方法得到的昴星团的结果进行对比，以探讨不同
方法所得结果的异同。然后，我们将在昴星团中得到的结果与其他疏散星团和
场星的结果进行对比，以了解昴星团的双星比例与其他疏散星团和场星的差异，
并且探索我们在昴星团中发现的双星比例与主星质量的关系受质比下限影响的
这个结果在其他疏散星团是否也存在。

6.1.2 与其他方法得到的昴星团研究结果的对比

本小节，我们将我们的研究结果与近几年对昴星团的研究进行对比，包括
昴星团的双星比例以及双星比例与主星质量的关系。这些研究在不同的质量范
围和质比下限条件下得出了昴星团的双星比例。在与特定研究进行直接比较时，
我们也根据相应的质量范围和质比下限计算了双星比例。一些研究不仅给出了
双星比例，还研究了双星比例与主星质量的关系，但我们在这里只对趋势进行比
较，而不涉及详细的数据比对。

我们对比的研究可以根据所使用的观测数据分为三类：第一类是基于光谱
视向速度变化观测进行双星分析的研究；第二类是基于 Gaia光学测光数据在颜
色-星等图（CMD）上进行双星分析的研究；第三类是结合光学与红外测光数据
在伪颜色图上进行双星分析的研究。我们首先对对比结果进行简要概述，然后根
据分类进行详细的对比。

双星比例的主要对比结果如下：我们的大质比（𝑞 > 0.5 或 𝑞 > 0.6）双星
比例与第二类的研究结果基本一致 (Jadhav et al., 2021; Niu et al., 2020; Donada
et al., 2023)；更小质比下限（𝑞lim < 0.2）的双星比例比第三类的研究结果稍小
(Malofeeva et al., 2023)，但比第一类 (Torres et al., 2021)和第二类 (Niu et al., 2020;
Almeida et al., 2023)的研究结果大很多。具体的对比结果见表6-2和图6-2。
在这些研究中，只有第二类的部分研究给出了双星比例与主星质量的关系，

但是他们的结果仅涉及大质比（𝑞 > 0.6）的双星比例与主星质量的关系。其中，
Jadhav et al. (2021)的双星比例中包含了较多三星四星，得到的双星比例与主星
质量之间存在明显递增关系，与我们的结果不同。而 (Cordoni et al., 2023)的双
星中剔除了较多三星四星，得到的双星比例与主星质量关系较平，与我们的结果
相似。

1.基于光谱视向速度变化观测的研究
双星的两颗星之间的相互绕转会导致两颗星相对于我们的视向速度有所差

异，体现在光谱上就会出现两套谱线，通过光谱上的双线可以直接证认部分双
星。然而，只有部分质比较大且双星轨道倾向于 edge-on的双星，在光谱上能获
取清晰的双线。相比之下，更多的双星只能观测到单一的谱线。对于单线双星，
需要大型望远镜经过长时间的时域观测，才可能从视向速度的周期变化中判断
是否是双星。因此，该方法具有相当大的局限性，不仅成本昂贵，而且对双星的
探测存在选择效应。这种方法倾向于探测 edge-on的双星轨道，同时会遗漏很多
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图 6-2 与其他方法得到的昴星团双星比例的对比。纵坐标是其他方法在不同质量或质比范
围得到的双星比例，横坐标是我们在相应质量和质比范围内计算的双星比例。蓝色点
代表与基于光谱视向速度变化观测的研究结果对比；橘色和绿色点代表与基于Gaia光
学测光数据在 CMD上分析的研究结果对比，其中绿色点代表大质比双星比例；红色
点代表与结合光学和红外测光数据在伪颜色图上分析的研究结果对比。黑线是 y=x的
线。

表 6-2与其他方法得到的昴星团双星比例对比

This Work Previously Published Works
𝑓b 𝑓b Mass range (𝑀⊙) 𝑞lim Reference
0.63±0.04 0.25 ±0.03 0.5-4.9 - Torres et al. (2021)
0.13± 0.02 0.14 ± 0.02 0.4-3.5 0.6 Jadhav et al. (2021)
0.12±0.01 0.059±0.04 0.3-0.9 0.6 Cordoni et al. (2023)
0.66±0.04 0.41±0.04 0.57-3.75 - Niu et al. (2020)
0.21±0.03 0.20±0.03 0.6-1 0.5 Niu et al. (2020)
0.091±0.009 0.078±0.009 0.18-2.295 0.6 Donada et al. (2023)
0.35±0.02 >0.19 tot? - Almeida et al. (2023)
0.61±0.04 0.73 ± 0.03 0.5-1.8 - Malofeeva et al. (2023)

-代表没有质比下限，因此我们用总双星比例与之对比。第 1行数据是与基于光
谱视向速度变化观测的研究结果的对比，第 2-7行是与基于 Gaia光学测光数据
在 CMD上进行分析的研究结果的对比，第 8行是与结合光学与红外测光数据

在伪颜色图上分析的研究结果的对比。
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小质比双星（尤其是 𝑞 < 0.2的双星），并且无法获得较长周期的双星，因此该方
法得到的双星比例会小于实际的值。

Torres et al. (2021)综合超过 43年的光谱视向速度观测，对昴星团的双星分
布特性进行研究。他们在恒星的Gaia视星等 3.7mag < 𝐺 < 15mag（转化为质量范
围约为 0.5-4.9𝑀⊙）的范围内，得到周期小于 1万天的双星比例为 17%（48/289）。
Torres et al. (2021)表示，他们的方法对大质比双星比较敏感，但是会遗漏许多小
质比双星，尤其是 𝑞 < 0.2的双星。他们在质比分布和周期分布上都做了完备性
修正，在完备性修正后，得到的双星比例为 0.25 ±0.03。然而，这与我们在相应
质量范围内的结果 0.63±0.04依然存在较大差异。相比我们的结果，他们少了超
过一半的双星。这可能是由于他们的完备性修正还不够充分，也可能是由于周期
限制导致缺少对周期长于 1万天的双星的探测。而我们基于测光数据进行双星
分析，不会受到周期的限制，并且我们的方法可探测质比下限很低，对 𝑞 < 0.2
的小质比双星也能进行有效探测，因此我们得到的双星比例比他们高。

2.基于 Gaia光学测光数据在 CMD上分析的研究
相对于基于光谱视向速度变化观测的研究，基于 Gaia光学测光数据在 CMD

上进行双星分析更加经济实惠。这种方法既不需要大型望远镜进行高精度的光
谱观测，也不需要进行昂贵耗时的时域观测。只需三个光学波段的测光数据，就
能确定每颗星在 CMD上的位置。在 CMD上，双星与单星会有所区分，通过将
数据与不同质量和不同质比的模型进行比对，可以获取双星的性质。然而，这种
方法也存在一定的局限性。在基于 Gaia测光数据的 CMD上，𝑞 < 0.4的双星与
单星几乎无法区分（见图1-9），因此该方法只能对 𝑞 > 0.4的双星进行有效区分。
实际上，许多研究只能对 𝑞 > 0.6的双星进行有效分析。
从CMD上获取双星分布特性的研究具体还可分为三种方法：1⃝直接在CMD

上划分单星和双星区域，通过对两个区域的观测数据分别计数计算双星比例
(Jadhav et al., 2021; Cordoni et al., 2023)。例如，将 𝑞 = 0.6 模型线以上的星都
归为双星，𝑞 = 0.6模型线以下的都归为单星，分别对两个区域计数，就可以得到
较为准确的 𝑞 > 0.6的双星比例。 2⃝假设一定的质量函数、双星比例和质比分布
形状（如单一的幂律分布），在 CMD上构建复杂的单星与双星混合模型，与测光
数据进行拟合，获得双星比例以及质量函数和质比分布的参数 (Niu et al., 2020;
Donada et al., 2023)。这种方法可以获得较低质比下限（𝑞lim <= 0.2）的双星比
例，但得到的结果是依赖于模型的，可能不完全反映真实情况。 3⃝通过蒙特卡罗
方法用模型等龄线在 CMD上生成很多不同质量和质比的模拟数据，然后通过找
测光数据到模拟数据之间的最短距离得到最佳拟合值；多次迭代后，取多次的
最佳拟合值的中位值作为最终结果，以此判定双星并获得双星比例Almeida et al.
(2023)。这种方法与前两种方法的区别是可以得到每一颗星的双星质量，但是在
Gaia的 CMD上，实际很难区分 𝑞 < 0.4的双星和单星，利用最佳拟合值和中位
值获得的总双星比例可能不够准确。以下是这些研究与我们结果的详细对比：
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• Jadhav et al. (2021)和Cordoni et al. (2023)都是直接在 CMD上划分单星区
域和双星区域，通过计数计算双星比例。Jadhav et al. (2021)使用 Gaia DR2数据，
在 Gaia绝对星等 0mag < 𝑀G < 10mag（转化为质量范围约为 0.4-3.5𝑀⊙）的范
围内，得到 𝑞 > 0.6的双星比例为 0.14 ± 0.02，与我们在相应质量范围内的结果
0.13± 0.02基本一致。Cordoni et al. (2023)使用 Gaia DR3，在大约 0.3-0.9𝑀⊙ 范
围内，得到 𝑞 > 0.6的双星比例为 0.059±0.04。虽然在两倍误差范围内接近，但
是明显小于我们的 0.12±0.01。这种偏小可能是他们对双星区域的划分较为严格
导致的。他们在划分双星区域时，只将 𝑞 = 0.6 − 1模型线之间的区域划为双星
区域，并没有包含 𝑞 = 1模型线以上的星。而我们的样本并没有将 𝑞 = 1模型线
以上的星全部剔除（见图 5-6)，因为测光数据误差也可能导致双星在 CMD上处
于 𝑞 = 1模型线偏上一点的区域。

• Niu et al. (2020)和Donada et al. (2023)都是通过假设质比分布为单一幂律
分布，在 CMD上构建单星与双星混合模型，与测光数据进行拟合，获取双星比
例。Niu et al. (2020)使用 Gaia DR2数据，在 0.57-3.75𝑀⊙ 范围内，得到总双星
比例为 0.41±0.04，比我们的结果 0.66±0.04少三分之一。然而，当限制质量范围
在 0.6-1𝑀⊙，质比下限为 0.5时，Niu et al. (2020)的双星比例 0.20±0.03与我们的
0.21±0.03非常吻合。这可能是因为他们使用的单一幂律分布并不能反映真实的
质比分布（详情见下一节的图6-5），所以导致他们的双星比例缺少了很多 𝑞 < 0.5
的双星。Donada et al. (2023)使用 Gaia EDR3数据，在 0.18-2.295𝑀⊙范围内得到
𝑞 > 0.6的双星比例为 0.078±0.009，与我们的结果 0.091±0.009在两倍的误差范
围内接近。

• Almeida et al. (2023) 使用 Gaia EDR3（天体测量和测光数据与 Gaia DR3
一致），在 CMD上拟合每一颗星的主星质量和可能的次星质量，得到双星比例
为 0.19（230/1236）。Almeida et al. (2023)未给出质量范围，如果与我们全质量范
围的总双星比例比较，比我们的 0.35少大概三分之一。不过，他们指出，0.19只
是一个下限，因为暗于 16等会有很多场星污染。

• 在以上三种方法中，第一种方法的两个研究 (Jadhav et al., 2021; Cordoni
et al., 2023)不仅给出了一个质量范围内的双星比例，还在质量上进行分段，得
到不同质量范围内 𝑞 > 0.6的双星比例。Jadhav et al. (2021)在 Gaia星等上分为 5
段：0-2、2-4、4-6、6-8、8-10mag，得到每段 𝑞 > 0.6的双星比例为 0.23、0.31、
0.15、0.1、0.06，随着星等减小，质量越大。他们的结果显示除了最大质量段，双
星比例随主星质量增加有明显的增加趋势，这与我们的结果有明显差异。不过这
可能与他们的双星比例包含较多三星四星等高阶系统有关，而我们分析的样本
事先剔除了较多可能的三星四星（见第5章）。与Jadhav et al. (2021)不同，Cordoni
et al. (2023)对双星区域的划分比较严格，剔除了较多三星四星。他们的结果显
示，在 0.3-0.9𝑀⊙ 质量范围内，𝑞 > 0.6的双星比例与主星质量之间的关系基本
是平的，与我们的结果相似。

通过与基于 Gaia光学测光数据在 CMD上分析的研究结果的对比，可以看
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到，他们的大质比（𝑞 > 0.5或 𝑞 > 0.6）双星比例与我们的非常接近（见图6-2上
的绿色点）(Jadhav et al., 2021; Niu et al., 2020; Cordoni et al., 2023; Donada et al.,
2023)，但是包含了 𝑞 < 0.5的双星比例比我们的结果明显小很多，大约比我们小
三分之一（见图6-2上的橙色点）(Niu et al., 2020; Almeida et al., 2023)。其中Jadhav
et al. (2021) 和Cordoni et al. (2023) 还得到 𝑞 > 0.6 双星比例与主星质量的关系，
Jadhav et al. (2021)的样本可能因为包含较多三星四星，所以双星比例与主星质
量有明显递增趋势，与我们的趋势不同；而Cordoni et al. (2023)剔除了较多的三
星四星，得到的双星比例与主星质量关系基本是平的，与我们的结果相似。

3.结合光学和红外测光数据在伪颜色图上分析的研究
在与上一类方法的结果对比中，我们可以看到，仅使用光学测光数据在CMD

上很难有效分析 𝑞 < 0.6的双星，其得到的总双星比例大约比我们的结果小三分
之一。𝑞 < 0.6双星在光学波段与单星差别很小，但是在红外波段会有明显差异，
因此有研究结合光学和红外测光数据对小质比双星进行更好的分析。

Malofeeva et al. (2023)结合 Gaia DR2、2MASS和WISE数据，尝试了不同的
星等组合，最后发现在W2-(BP-K) vs (H-W2)-W1这个组合的图上（他们称之为
伪颜色图），可以有效区分小质比（𝑞 = 0.2）双星和单星。该研究在伪颜色图上用
不同 𝑞值的模型线进行区域划分，通过对每个区域的数据点进行计数，得到昴星
团在 0.5-1.8𝑀⊙范围内的双星比例为 0.73 ± 0.03，略高于我们的结果 0.61±0.04，
这可能是由两个因素导致的。一方面，该结果包含了三星四星，如果我们将其中
的三星四星去除，双星比例会降到约 0.71；另一方面，该结果将 𝑞 = 0 − 0.2之间
的星全部归为双星。然而，观测误差也可能导致单星在这个区间，所以会导致他
们得到的双星比例偏高。

对比总结：以上，我们将得到的昴星团的双星比例与其他方法的研究结果进
行了对比，主要对比结果见表6-2和图6-2。这些研究可分为三类，第一类是基于
光谱视向速度变化观测的研究，第二类是基于光学测光数据在 CMD上分析的研
究，第三类是结合光学和红外测光数据在伪颜色图上分析的研究。我们的大质
比（𝑞 > 0.5或 𝑞 > 0.6）双星比例与第二类研究结果相近 (Jadhav et al., 2021; Niu
et al., 2020; Donada et al., 2023)；更小质比下限（𝑞lim < 0.2）的双星比例比第三
类研究结果略小 (Malofeeva et al., 2023)，但比第一类 (Torres et al., 2021)和第二
类 (Niu et al., 2020; Almeida et al., 2023)的研究结果大很多（大约是它们的 1.5-2
倍）。与第一类的研究结果的差异，主要来自于他们的方法无法探测周期大于 1
万天的长周期双星，且对小质比双星不敏感。与第二类的研究结果差异，主要是
因为只在光学波段的 CMD上，无法准确区分 𝑞 < 0.6的双星和单星。与第三类
研究的结果差异主要来自于他们的结果包含了很多三星四星，且无法很好区分
𝑞 < 0.2的双星与单星。
这些研究中，只有第二类的部分研究给出了昴星团双星比例与主星质量的
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关系，不过它们的结果只局限于大质比（𝑞 > 0.6）双星比例与主星质量的关系。
Jadhav et al. (2021)包含了较多三星四星，得到的双星比例与主星质量之间存在
明显递增关系，与我们的结果有明显差异。而 (Cordoni et al., 2023)剔除了较多
三星四星，得到的双星比例与主星质量关系较平，与我们的结果相似。

与其他方法相比，我们的方法具有明显优势，我们对双星可探测的质比下限
为 𝑞lim = 0.09/𝑀1。相对于第一和第二类方法，我们可以更好地对小质比双星进
行分析；相对于第三类方法，我们不仅对小质比双星分析的质量范围更大，而且
对 𝑞 < 0.2的双星也可以进行准确分析。接下来，我们将我们在昴星团中得到的
结果与其他疏散星团、场星的结果进行对比，以了解昴星团的双星比例与其他疏
散星团和场星的差异，并且探索我们在昴星团中发现的双星比例与主星质量的
关系受质比下限影响的这个结果在其他疏散星团是否也存在。

6.1.3 与其他疏散星团、场星的对比

本小节，我们将在昴星团中得到的双星比例以及其与主星质量的关系与其
他疏散星团和场星进行比较。首先，让我们回顾一下我们在昴星团中的结果：
在 0.097-4.894𝑀⊙ 质量范围内，我们得到总双星比例为 0.351±0.016，质比大于
0.2、0.4、0.6、0.8的双星比例分别为 0.290±0.015、0.180±0.012、0.099±0.009、
0.052±0.006；𝑞 > 0.2的双星比例随主星质量的增加而增加，但是 𝑞>0.4、0.6、0.8
的双星比例与主星质量的关系较平，只在质量大于 3𝑀⊙时有明显上升。但这个
质量范围仅有 9颗星，无法判断这个上升趋势的真实性。接下来，我们先将我们
的结果与其他疏散星团进行比较，然后与不同光谱型的场星进行对比。

首先，我们将在昴星团中得到的结果与其他疏散星团进行比较。目前，对疏
散星团进行较为完备双星分析的研究大多都是基于光学测光数据在 CMD 上进
行分析。在上一节对比中，我们提到，这种方法在 𝑞 > 0.6的情况下得到的双星
比例是可靠的，但是在 𝑞 < 0.6时并不能很好地区分双星与单星。因此，在与这
类研究结果对比时，我们只与其大质比（𝑞 > 0.6）双星比例进行对比。而结合光
学与红外测光数据的研究可以较好分辨 𝑞 < 0.6的双星，对于这类研究，我们对
比总双星比例。接下来，我们将逐一与这些研究进行比较。

• Jadhav et al. (2021)使用 Gaia DR2数据在 CMD上对 23个疏散星团（7.74
< log(Age[yr]) < 9.3，-0.2 < [Fe/H] < 0.16，包括昴星团）进行双星统计研究。他
们得到这些团的 𝑞 > 0.6的双星比例在 0.12-0.38之间，均高于我们在昴星团中
得到的 0.099。即使是与他们自己在局部质量范围内得到的昴星团双星比例 0.14
比，也只有两个团的双星比例比昴星团低，这表明昴星团的大质比双星比例在
疏散星团中相对较低。Jadhav et al. (2021)还探索了双星比例与主星质量的关系，
并提出大质比（𝑞 > 0.6)双星比例随着主星质量的增加而增加。然而，经过详细
比对，我们发现他们得到的增加关系在较小质量段（𝑀𝐺 > 4，换算成质量约为
<1.2𝑀⊙）较为平缓，到较大质量段才呈现出明显的上升趋势。这与我们的结果
有相似之处，我们的大质比（𝑞 > 0.6)双星比例在 0.23-3𝑀⊙ 与主星质量的关系
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比较平缓，到 3𝑀⊙以上才出现明显的上升。
• Cordoni et al. (2023)使用 Gaia DR3测光数据在 CMD上对 78个疏散星团

（8 < log(Age[yr]) < 10，-0.4 < [Fe/H] < 0.4，包括昴星团）进行双星统计研究。他们
得到这 78个疏散星团的大质比（质比下限在 0.6-0.7之间）双星比例在 0.057-0.24
之间。与我们在昴星团中得到的 𝑞 > 0.6的双星比例 0.099相比，他们得到的大
多数（约 58个）疏散星团的双星比例都高于昴星团的值。如果是和他们自己得
到的昴星团双星比例 0.059比较，那么只有一个团的双星比例低于昴星团。这表
明相对其他疏散星团，昴星团的大质比双星比例确实偏低。除了得到每个疏散星
团整体的双星比例，Cordoni et al. (2023)还在质量上分段，分析了这 78个疏散
星团大质比（𝑞 > 0.6）双星比例与主星质量的关系。他们发现有 72个大质比双
星比例与主星质量的关系都是平的，这与我们在昴星团中得到的结果类似，表明
这种现象并不是特例，而是普遍存在于疏散星团中。

• Donada et al. (2023) 使用 Gaia EDR3 数据在 CMD 上对 202 个疏散星团
（6.82 < log(Age[yr]) < 9.48，-0.6 < [Fe/H] < 0.6，包括昴星团）进行双星统计研
究。他们得到这 202个疏散星团 𝑞 > 0.6的双星比例在 0.048-0.673之间，其中只
有 30个团的双星比例小于我们得到的昴星团的双星比例（0.099），再次证明了，
昴星团的大质比双星比例在疏散星团中偏低。

• Childs et al. (2024)结合 Gaia DR3、Pan-STARRS和 2MASS数据对每颗星
进行 SED拟合，得到 6个疏散星团（8.098 < log(Age[yr]) < 9.718，-0.16 < [Fe/H]
< 0.23）的总双星比例在 0.29-0.6之间，只有一个星团 NGC 7789比我们得到的
昴星团双星比例（0.35）小。

• Malofeeva et al. (2023)结合Gaia DR2、2MASS和WISE数据在W2-(BP-K)
vs (H-W2)-W1 伪颜色图上，对 Alpha Persei、Praesepe、NGC 1039 和昴星团在
1𝑀⊙ 附近的双星比例（包含三星四星）进行了分析。得到这四个团的双星比例
分别为 0.65±0.03、0.60±0.04、0.70±0.02和 0.73±0.03。在这四个团中，昴星团
双星比例是最大的，这或许是因为昴星团有较多的小质比双星。

• Li et al. (2020)使用GaiaDR2数据在CMD上对NGC3532（log(Age/yr)=8.6，
[Fe/H]=0）进行双星研究。虽然该研究只针对一个星团，但是他们对比了不同质
比下限的双星比例与主星质量的关系。首先，他们得到 NGC 3532 𝑞 > 0.7的双星
比例为 0.096± 0.007，与我们在昴星团中的值 0.072± 0.007相比，差异不大。接
着，他们将主星质量分为两段 (0.5-0.75𝑀⊙ 和 0.75-1.5𝑀⊙)，分别计算两个质量
段不同质比下限（𝑞lim=0.2、0.5、0.7）的双星比例。在 𝑞 > 0.7时，小质量段的
双星比例（0.094 ± 0.010）与大质量段的（0.103 ± 0.010）差别很小；在 𝑞 > 0.5
时，小质量段的双星比例（0.143 ± 0.012）明显小于大质量段（0.182 ± 0.014）；
在 𝑞 > 0.2时，小质量段双星比例（0.194 ± 0.022）与大质量段（0.337 ± 0.030）
的差异更为显著。总而言之，大质比（𝑞 > 0.7）双星比例随主星质量变化不大，
但是大质量星明显有更多小质比双星，导致 𝑞 > 0.2的双星比例随主星质量的增
大有明显增加趋势。这一现象与我们在昴星团中发现的类似。
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然后，我们将我们得到的昴星团的结果与场星的结果进行对比。不同于疏
散星团中的双星研究是以星团为单位，场星的双星研究通常按照光谱型进行分
类，所以我们也在昴星团相应的光谱型质量范围内计算双星比例，与场星的结
果进行对比。M，KGF，A，late-B型星对应的质量分段点约为 [0.09, 0.6, 1.3, 3,
5]𝑀⊙，我们计算昴星团里这些光谱型对应的总双星比例分别为 0.23 ± 0.02、0.62
± 0.05、0.86 ± 0.11、0.96 ± 0.33。而场星中对应光谱型的双星比例分别为 0.268
± 0.014(Winters et al., 2019)、0.47±0.03(Tokovinin, 2014)、0.689 ± 0.070(De Rosa
et al., 2014)、0.81 ± 0.06(Moe et al., 2017)。相比之下，除了M矮星，其他更大质
量主星对应的双星比例，我们得到的都略大。这可能是因为场星中的双星探测主
要来源于光谱视向速度观测、掩食、自适应光学成像等手段，对小质比双星（尤
其是 𝑞 < 0.2的双星）不够敏感。而我们的方法可探测质比下限为 𝑞lim = 0.09/𝑀1，
可以探测出更多的小质比双星。

对比总结：我们与其他疏散星团的对比结果主要有三点：首先，我们发现
大部分的疏散星团 𝑞 > 0.6的双星比例都高于昴星团 (Jadhav et al., 2021; Cordoni
et al., 2023; Donada et al., 2023; Mohandasan et al., 2024; Childs et al., 2024)，但是部
分疏散星团包含 𝑞 < 0.2的总双星比例Malofeeva et al. (2023)略小于昴星团；其
次，大质比（𝑞 > 0.6）双星比例随主星质量的关系较平这一现象在疏散星团中
普遍存在 (Jadhav et al., 2021; Cordoni et al., 2023; Mohandasan et al., 2024; Li et al.,
2020)；最后，也有研究对比了不同质比下限双星比例随主星质量的关系，发现
质比下限更低（如 𝑞 > 0.2）的双星比例与主星质量的递增关系确实比大质比
（𝑞 > 0.7）双星的关系更明显 (Li et al., 2020)。我们与场星的对比主要结果是：除
了 M矮星，其他更大质量主星对应的双星比例，我们得到的比场星更大，这可
能是因为我们的方法可以探测到更多小质比（尤其是 𝑞 < 0.2）的双星。对小质比
双星的探测能力不仅使得我们可以得到更加完整的双星比例，还可以得到更加
完整的质比分布，下一节我们将对我们得到的昴星团质比分布进行分析与讨论。
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6.2 双星质比分布

6.2.1 总体的质比分布

双星质比分布是双星群的重要统计性质。我们的方法可探测双星质比下限
很低，𝑞lim = 0.09/𝑀1，因此可以得到非常完整的质比分布。图6-3展示了昴星团
中所有双星 [𝑀1,𝑞]的二维 PDF。我们移除了质量小于 0.117𝑀⊙的部分，因为我
们的样本中质量低于这个值的双星质比分布不完整。蓝线代表我们可探测最低
质比，可以看到，几乎每个质量处，在蓝线附近都有较高概率，显示有很多小质
比双星。我们将蓝线以上、黑色虚线右边的分布对主星质量进行积分，得到双星
总体的质比分布。

图 6-3 昴星团的双星二维概率密度分布的堆叠图。横坐标是主星质量，纵坐标是质比。灰
度深浅反映该处总的概率密度大小。蓝线代表我们可探测质比下限；我们的样本中
𝑀1 < 0.117𝑀⊙ 的双星分布不全，因此在进行质比分布的分析时被截去，见图中左上
角橙色线。将蓝线以上橙线往右的概率密度分布对主星质量进行积分可以得到双星的
质比分布。

如图6-4左图所示，蓝色直方图是我们得到的质比分布。考虑到质比的误差
典型值为 0.1，我们将 𝑞从 0到 1分成了 10段，每段间隔 0.1。与普遍的认知不
同，我们的分布并不符合一个单一幂律分布，而呈现出先上升，然后在 𝑞 = 0.3
附近下降，再到 𝑞 = 0.8附近急剧上升的趋势。其中，𝑞 < 0.3时呈现的上升趋势
可能是我们研究的双星涵盖了较宽的质量范围所致。随着主星质量的减小，双星
质比的下限也随之加高（见图6-3中蓝线），导致小质比的双星数量减少，因此质
比分布的峰值位置可能与双星质量函数峰值相关。另外，在 𝑞 > 0.8时形成的凸
起显示 twins双星（𝑞 = 1的双星）的超出。
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图 6-4 昴星团的双星质比分布及其模型拟合。左图蓝色直方图和误差棒代表我们得到的质
比分布，黑色线代表我们用Moe et al. (2017) 的模型进行拟合得到的模型线。右图展
示了模型的基本参数，该模型分为三段：𝑞 < 𝑞break 时，质比分布服从 𝛾smallq 的幂律分
布；𝑞break < 𝑞 < 𝑞twin 时，𝑞分布服从 𝛾largeq 的幂律分布；𝑞 > 𝑞twin 时，用一个平的分布
描述 twins双星的超出。超出的 twins双星比例 𝐹twin 通过计算橘色凸起部分面积除以
𝑞 > 0.3的总面积得到。

6.2.2 质比分布的拟合

由上述可知，我们得到的 𝑞分布并不能用单一幂律分布来描述，因此我们采
用了Moe et al. (2017)提出的质比模型对我们的质比分布进行拟合。如图6-4右图
所示，该模型用 𝑞break和 𝑞twin将质比分布分为三段，第一段幂律上升，第二段幂
律下降，第三段是一个平的分布，用于描述 twins双星的超出。超出的 twins双星
比例 𝐹twin 通过计算黄色区域面积与 𝑞 > 0.3部分总面积的比例得出。我们拟合
的数据见左图的蓝色误差棒，误差通过泊松误差√𝑃 估算得到。Moe et al. (2017)
提出的 𝑞twin 为 0.95，但是考虑到我们的质比分布间隔为 0.1，因此我们将 𝑞twin
设置为 0.9。我们用 𝑞 = 0 − 0.3之间的数据拟合 𝛾smallq，用 𝑞 = 0.4 − 0.8之间的数
据拟合 𝛾largeq，然后通过计算这两条模型线的交点，确定 𝑞break 的值。我们拟合
得到的参数见表 6-3：𝛾smallq = 0.15 ± 0.04，𝛾largeq = −1.23 ± 0.22，𝑞break = 0.34，
𝐹twin = 0.03。接下来，我们将得到的质比分布与其他方法得到的昴星团研究结
果进行对比。

表 6-3昴星团质比分布参数

𝛾smallq 𝛾largeq 𝑞break 𝑞twin 𝐹twin
0.15 ± 0.04 -1.23 ± 0.22 0.34 0.9 0.03
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6.2.3 与其他方法得到的昴星团研究结果的对比

与我们的研究结果不同，已有的研究大多认为昴星团的质比分布是平的。例
如，Torres et al. (2021)基于光谱视向速度变化观测的研究得出，昴星团的双星质
比分布基本是平的，在 𝑞 = 1可能略有上升。Cordoni et al. (2023)使用 Gaia DR3
数据，在 CMD 上直接用模型线将双星区域分为三个质比范围区域（0.6-0.75、
0.75-0.85、0.85-1），通过对每个区域内观测数据计数，得到昴星团的双星质比分
布，结果显示昴星团的质比分布在 𝑞 > 0.6的范围内是平的。Niu et al. (2020)假
设质比分布为单一的幂律模型，构建单星和双星混合模型，在 CMD上拟合 Gaia
DR2测光数据得到质比分布的幂律指数为 0.22±0.04，也是平的。然而以上这些
研究都有一定的局限性：

• Torres et al. (2021) 基于光谱视向速度变化观测的研究对大质比（如 𝑞 >
0.4）双星更敏感，而对小质比双星缺乏探测能力，尤其是会漏掉很多 𝑞 < 0.2的
双星。并且他们的研究只局限于周期小于一万天的双星，对于长周期双星无法获
取相应的信息，因此得到的质比分布并不能反映真实情况。

• Cordoni et al. (2023)只得到了 𝑞 > 0.6的质比分布，并不完整。且他们在 𝑞
上只分了 3段，用三个点描述质比分布，无法刻画质比分布的细节。如图6-4所
示，我们得到的质比分布在 𝑞=0.6-1之间呈现先下降再上升的趋势。因此，如果
只分为三段的话，确实可能得到较平的分布。

• Niu et al. (2020)的结果依赖于其采用的模型设置，他们采用的单一幂律模
型不一定能反映真实的质比分布。如图6-5中蓝色线所示，他们得到的质比分布
与我们的结果存在明显差异。我们的质比分布在 0.3左右有一个峰值，而他们的
质比分布是一个单调上升的形状。在上一节中，我们与他们对比过不同质比下限
的双星比例。在 𝑞 > 0.5时，他们得到的昴星团双星比例与我们的结果基本一致，
但是他们得到的总双星比例比我们少大约三分之一。这表明他们得到的大质比
双星数量与我们的相差不大，但是遗漏了许多 𝑞 < 0.5的双星。

总的来说，这些研究，要么对小质比双星探测不够完备，要么由于方法限
制，质比分布范围不全，要么依赖于质比分布模型无法描述复杂的质比分布，因
此他们的结论只在特定的条件下才成立。而我们的质比分布来自于对每颗星的
质量拟合，不依赖质比模型，且可探测质比下限很低，𝑞lim = 0.09/𝑀1，因此可以
得到更为完整且细致的质比分布。近期也有研究在较大的质比范围内不依赖于
模型得到昴星团的质比分布，可与我们的结果进行直接比较。

Malofeeva et al. (2023)结合 Gaia DR2、2MASS和WISE数据，尝试了不同的
星等组合，最后发现在W2-(BP-K) vs (H-W2)-W1这个组合的图上（他们称之为
伪颜色图）可以有效区分小质比（𝑞 = 0.2）双星和单星。该研究在伪颜色图上用
不同 𝑞值的模型线进行区域划分，共分为 𝑞=0-0.2、0.2-0.4、0.4-0.6、0.6-0.8、0.8-1
五个质比区域，通过对每个区域的观测数据点进行计数，可以得到双星的质比
分布。他们在 0.5-1.8𝑀⊙ 范围内得到昴星团的质比分布，发现他们得到的质比
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图 6-5与其他方法得到的昴星团质比分布的对比。黑色误差棒是我们的质比分布，黑色线是
拟合得到的模型线。蓝色线代表Niu et al. (2020)的质比分布，为 𝛾 = 0.22的幂律分布。
橙色线代表Malofeeva et al. (2023)的质比分布，为 𝜇=0.27、𝜎=0.35的高斯分布。

分布可以用高斯分布很好地进行描述，并给出了高斯分布的参数：𝜇=0.27±0.03，
𝜎=0.35±0.07。我们将他们的质比分布与我们的放在一起对比。如图 6-5橙色线所
示，我们发现他们得到的昴星团质比分布与我们的结果趋势相似，都是先上升，
然后在 𝑞 = 0.3左右达到峰值并开始下降，但是在最小质比（𝑞 < 0.1）和较大质
比段（𝑞 > 0.8）有明显差异。
我们和Malofeeva et al. (2023)在最小质比段和最大质比段的差异，可能主要

源于他们方法上的限制。他们通过将观测数据划分为不同的质比区域并对每个
区域进行计数来获取质比分布，但观测误差会导致部分星的观测数据可能不在
应在的质比区域，而是混入别的区域，因此每个质比区域会缺失一部分超出本区
域的星并且混入一些相邻区域的星。这种情况在中间质比区域的影响相对较小，
但是对两侧的边缘区域可能会造成显著影响。如在 𝑞 = 0 − 0.2的区域内，𝑞 = 0
模型线处的单星密度很高，由于观测误差会有大量的单星混入 𝑞 = 0 − 0.2这个
区域导致这个区间的星数过多；在 𝑞 = 0.9 − 1这个区域，一部分星扩散到 𝑞 = 1
以外的区域，可能会造成这一区域星数的减少。而我们的结果基于贝叶斯统计得
到的 PDF进行分析，可以将对双星准确分析的质比下限降至 𝑞lim = 0.09/𝑀1，因
此他们的质比分布，在 𝑞 = 0 − 0.2区间比我们数量更多，在 𝑞 = 0.9 − 1区间比
我们的数量更少。

对比总结：基于光谱视向速度变化观测的研究 (Torres et al., 2021) 和基于
Gaia测光数据在 CMD上分析的研究 (Niu et al., 2020; Cordoni et al., 2023)得到的
质比分布都倾向于认为昴星团的质比分布是平的，与我们得到的质比分布相比
缺少很多 𝑞 < 0.5双星。结合 Gaia DR2、2MASS和WISE数据在W2-(BP-K) vs
(H-W2)-W1图上进行分析的研究 (Malofeeva et al., 2023)则得到昴星团的质比分
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布在 𝑞 = 0.3左右有一个峰值，与我们的质比分布形状大体相似。然而，由于方
法的限制，他们在 𝑞 = 0 − 0.2区间比我们星数更多，在 𝑞 = 0.9 − 1区间比我们
的星数更少。接下来我们将昴星团的质比分布与其他疏散星团和场星的质比分
布进行对比，以分析和它们的异同。

6.2.4 与其他疏散星团、场星的对比

在上一小节中对比的四个研究中，有三个研究 (Niu et al., 2020; Cordoni et al.,
2023; Malofeeva et al., 2023)不仅研究了昴星团的质比分布，还研究了其他疏散星
团。其中，Niu et al. (2020)的结果依赖于模型设置，Cordoni et al. (2023)只能得
到 𝑞 > 0.6的质比分布，无法与我们进行有效对比，因此我们只与Malofeeva et al.
(2023)的研究进行对比。

Malofeeva et al. (2023)不仅得到了昴星团较为完整的 𝑞分布，还研究了Alpha
Persei、Praesepe、NGC 1039的 𝑞分布。如图6-6所示，为了方便对比，我们将不同
团的模型线乘以不同系数，在相同高度进行对比。由于方法的差异，我们无法在
𝑞=0-0.2和 0.9-1两个区间进行有效对比，因此我们将主要关注在 𝑞=0.2-0.9范围
内的对比。尽管这三个团的 𝑞分布也呈现出先上升后下降的趋势，但是它们的峰
值和下降斜率与昴星团存在明显差异。在峰值方面，Alpha Persei和 Praesepe与
昴星团相比较小，而 NGC 1039的峰值则明显较大，在 𝑞 = 0.5 − 0.6之间，这可
能是由于 NGC 1039的双星质量函数峰值比昴星团、Alpha Persei和 Praesepe更
小所致；在下降斜率方面，Praesepe和 NGC 1039的斜率比昴星团更陡，而 Alpha
Persei的斜率较平，都显示出与昴星团明显的差异。

图 6-6与其他疏散星团质比分布的对比。黑色线是我们拟合得到的昴星团质比分布，蓝色、
橙色和绿色线分别代表 Alpha Persei、Praesepe和 NGC 1039的质比分布。

除了和其他疏散星团的对比，我们还将昴星团的质比分布与场星进行对比。
场星中，除了褐矮星、中型和晚型 M矮星的质比分布倾向于等质量的双星，其
他光谱型双星的质比分布大体都呈平坦分布 (Offner et al., 2023)；而我们的质比
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分布不仅在 𝑞 = 1处有个峰值，在 𝑞 = 0.3左右有一个更大的峰值。根据图6-6中
的黑线所代表的昴星团质比分布，我们推测相对于场星中平的质比分布，我们探
测到更多 𝑞 < 0.6的双星。这或许是因为场星中探测双星的方法通常是通过光谱
视向速度、掩食现象、高分辨率成像等手段，这些方法对小质比双星不够敏感；
而我们的方法可探测质比下限 𝑞lim = 0.09/𝑀1。例如，对于主星质量为 1𝑀⊙的双
星，我们可探测的质比下限为 0.09。因此，我们可以得到更为完整的质比分布。

对比总结：与其它疏散星团的质比分布相比，昴星团的峰值和下降斜率存在
明显差异 (Malofeeva et al., 2023)。与场星的质比分布相比，我们得到的昴星团的
质比分布中有更多小质比双星，这可能是因为场星中探测双星的方法对小质比
双星不敏感所致。

6.3 本章小结

我们基于昴星团整体的 [𝑀1, 𝑞]二维概率密度分布，对昴星团的双星分布特
性进行分析，得到的结果主要有三点： 1⃝在主星质量 0.097-4.894𝑀⊙范围内，我
们得到昴星团 𝑞lim = 0.09/𝑀1 的总双星比例 𝑓b=0.351±0.016。 2⃝我们发现昴星
团较大质比（𝑞 > 0.4、𝑞 > 0.6、𝑞 > 0.8）双星比例随主星质量的关系较平，而
𝑞 > 0.2的双星比例随主星质量的增加而单调递增，这表明更大质量主星相对较
小质量主星有更多 0.2 < 𝑞 < 0.4的双星。 3⃝我们得到的昴星团质比分布并不是
简单的单一幂律分布，而是在 𝑞 = 0.3左右和 𝑞 = 1各有一个峰值；质比分布先以
𝛾 = 0.15 ± 0.04的幂律分布上升，在 𝑞 = 0.34达到峰值，然后以 𝛾 = −1.23 ± 0.22
的幂律分布下降，在 𝑞 = 0.8左右又快速上升，在 𝑞 = 1达到第二个峰值，显示
出 twins双星的超出；超出的 twins双星比例 𝐹twin = 0.03。
将我们得到的昴星团双星分布特性与其他方法得到的结果对比，发现： 1⃝相

较于基于光谱视向速度变化数据分析和基于光学测光数据在 CMD 上分析的研
究，我们可以分辨出更多的 𝑞 < 0.5的双星。 2⃝相对于结合光学与红外数据在伪
颜色图上分析的研究，一方面，我们可分辨小质比（𝑞 < 0.2）双星的质量范围
更大，从他们的 0.5-1.8𝑀⊙扩展到 0.097-4.894𝑀⊙；另一方面，我们采用贝叶斯
统计分析，相比他们，在 𝑞 < 0.2的分析更加精确，我们对双星质量准确测量的
𝑞lim = 0.09/𝑀1。

将我们得到的昴星团双星分布特性与其他疏散星团和场星进行对比，发现：
1⃝昴星团 𝑞 > 0.6的双星比例在疏散星团中相对较低。 2⃝大质比（𝑞 > 0.6）双星
比例随主星质量关系较平的现象在疏散星团中普遍存在；也有研究发现较小质
比下限（𝑞 > 0.2）的双星比例随主星质量的递增关系比大质比（𝑞 > 0.6）双星中
更明显。 3⃝昴星团质比分布的峰值和下降斜率与其他疏散星团存在差异。 4⃝我们
获得的昴星团双星比例比场星的略高，而质比分布拥有更多 𝑞 < 0.6双星。这可
能是因为场星中使用的探测双星手段对 𝑞 < 0.6双星不够敏感，而我们的方法可
以探测出更多小质比双星。
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最后，值得强调的是，相较于其他方法，我们的方法不仅能够在较大质量
范围（如昴星团的 0.097-4.894𝑀⊙）进行较为准确的双星分布特性分析，而且
我们的双星质量准确测量的质比下限非常低，𝑞lim = 0.09/𝑀1。对于主星质量
𝑀1 = 4.894𝑀⊙的双星，𝑞lim约为 0.02，远小于已有研究的 0.2。因此，我们能够
得到更加完整的双星比例和质比分布，从而使得我们在较大质量范围内（0.45-
3𝑀⊙）发现昴星团中更大质量主星相对较小质量主星有更多 0.2 < 𝑞 < 0.4的双
星。
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第 7章 昴星团的质量函数

质量函数是星族最基本的物理性质之一。本章，我们基于昴星团主星质量
（𝑀1）与质比（𝑞）的“完全”概率密度分布（PDF），对昴星团的质量函数进行
了分析与讨论。本章结构如下：在第7.1节中，我们展示了不同成分的质量函数；
在第7.2节中，我们对不同成分的质量函数进行了拟合；在第7.3节中，我们将结
果与其他方法得到的昴星团的质量函数进行了对比；最后是本章小结。

7.1 不同成分的质量函数

质量函数反映了星族的质量分布。我们的方法不仅拓宽了对昴星团双星精
确分析的质量范围，而且双星质量精确测量的质比下限极低，𝑞lim = 0.09/𝑀1。这
使得我们不仅能够获得非常完整的质比分布，还可以获得更加完整的质量函数。
由于我们对极低质比下限的双星都能得到较准的质量测量，因此我们不仅可以
得到单星和双星主星的质量函数，还可以得到较为准确的次星质量函数。

我们采用概率密度分布（PDF）进行质量函数分析，一颗星的 PDF可能同
时贡献单星和双星的概率，也可能贡献不同质量段内的概率。如图7-1所示，我
们展示了一颗星的 PDF。该 PDF在蓝线以上的部分贡献了双星概率，蓝线以下
部分则贡献单星概率；绿线左边部分的 PDF贡献了左边质量区间的概率，绿线
右边部分贡献右边质量区间的概率。与使用最佳拟合值进行分析相比，我们利
用 PDF进行分析的优势在于，无需严格区分每颗星是单星还是双星，从而避免
了可能的误判，使得我们得到的质量函数更加准确。

图 7-1 单颗星的 PDF。蓝线代表可探测双星质比下限，橙色和绿色线从左到右分别标记
𝑀1 = [0.786, 1.152, 1.687]𝑀⊙ 的位置。灰度图代表一颗恒星的 PDF。
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将所有恒星的 PDF堆叠，我们就得到星团 [𝑀1,𝑞]的“完全”概率密度分布
（PDF），利用这个 PDF我们可以对星团内所有恒星的质量函数进行分析。我们
将质量在 0.117-5.3𝑀⊙的范围内分成 10段，log空间内均匀分段。将每个质量段
内的二维 PDF对 𝑞进行积分，可得到这个质量段的概率 𝑃，从而得到质量函数。
如图7-2所示，展示了昴星团所有星堆叠的主星质量𝑀1 和 𝑞 的 PDF。将蓝线以
下的分布在每个质量区间内对 𝑞积分，可得到单星的质量函数；将蓝线以上的分
布在每个质量区间内对 𝑞积分，可得到双星主星的质量函数；将蓝线以上的分布
𝑀1、𝑞相乘在质量上分段，可得到次星的质量函数。

图 7-2昴星团所有星堆叠的主星质量𝑀1 和 𝑞 的 PDF。灰度深浅反映该处总的概率密度大
小。蓝线代表次星质量为 0.09𝑀⊙，蓝线以上代表双星，蓝线以下代表单星。橙色线标
记我们的质量分段处。

将单星与双星主星的质量函数叠加，可得到非次星的质量函数，大部分研究
得到的质量函数正是非次星的质量函数；此外，我们创新性地将单星、双星主星
与次星的质量函数全部叠加，得到了星团内“所有单颗恒星”的质量函数，这代
表了星团内真正完整的质量分布。

我们得到的不同成分的质量函数见图7-3。为了量化对比每个成分的质量函
数，我们对每个成分的质量函数进行拟合，得到转折点和每段的斜率。
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7.2 质量函数的拟合

我们拟合的数据见图7-3中点和误差棒，误差由 √log(𝑃 )
ln 10×log(𝑃 ) 估算得出。从图中

可以看出，不同成分的质量函数都能够很好地用分段幂律分布来描述。其中，单
星、非次星和“所有单颗恒星”的质量函数都可分成三段，双星主星和次星只需
要分成两段。将 Kroupa质量函数形式 Φ(𝑀) = 𝑐𝑀−𝛼 转换到对数空间，函数形
式为 Φ(log 𝑀) = d𝑃 /d log 𝑀 ∝ 𝑀−(𝛼−1)。我们使用这个函数形式来拟合每个成
分的质量函数，以得到每个转折点和每段的指数 𝛼。拟合时转折点及指数的设置
如下：

• 单星、非次星和“所有单颗恒星”：

𝛼 =
⎧⎪
⎪
⎨
⎪
⎪⎩

𝛼1 0.117 < 𝑀/𝑀⊙ < 𝑀break1,
𝛼2 𝑀break1 < 𝑀/𝑀⊙ < 𝑀break2,
𝛼3 𝑀break2 < 𝑀/𝑀⊙.

(7-1)

• 双星主星和次星：

𝛼 =
⎧⎪
⎨
⎪⎩

𝛼1 0.117 < 𝑀/𝑀⊙ < 𝑀break1,
𝛼3 𝑀break1 < 𝑀/𝑀⊙.

(7-2)

其中，𝑀break1和𝑀break2是质量函数的转折点，𝛼1、𝛼2、𝛼3是每一段的指数。每
个成分质量函数的拟合结果见图7-3和表7-1。

图 7-3昴星团不同成分的质量函数及拟合结果。点和误差棒代表我们的数据点和误差，虚线
折线代表我们得到的最佳拟合模型线。左图蓝色、橙色和绿色线分别代表单星、双星
主星和次星的质量函数。右图紫色线展示了单星与双星主星集合（非次星）的质量函
数，黑色线代表单星、双星主星、次星集合（“所有单颗恒星”）的质量函数。
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表 7-1昴星团各成分质量函数的参数

𝛼1 𝛼2 𝛼3 log(𝑀break1) log(𝑀break2)
[log(𝑀⊙)] [log(𝑀⊙)]

Single -0.68 ± 0.31 2.06 ± 0.2 4.26 ± 0.43 -0.62 ± 0.02 -0.13 ± 0.06
Primary 0.19 ± 0.14 2.78 ± 0.2 -0.09 ± 0.03

Secondary 1.23 ± 0.13 3.09 ± 0.28 -0.31 ± 0.05
Sin & Pri -0.96 ± 0.32 1.5 ± 0.15 3.07 ± 0.22 -0.65 ± 0.03 -0.08 ± 0.06

All -0.21 ± 0.28 1.56 ± 0.14 3.02 ± 0.19 -0.63 ± 0.03 -0.1 ± 0.04

不同成分的转折点和每段指数 𝛼 都各不相同，我们分别从转折点、小质量
段、中等质量段和大质量段的指数来对比单星、双星主星、次星、非次星和“所
有单颗恒星”的质量函数：

• Kroupa质量函数的两个转折点分别为 0.5𝑀⊙和 1𝑀⊙。我们发现双星次星
转折点正好约为 0.5𝑀⊙，双星主星转折点接近 1𝑀⊙，但是单星、非次星和“所
有单颗恒星”的质量函数两个转折点都明显小于 Kroupa的两个转折点。

• 在小质量段，单星的 𝛼1为负值-0.68；双星的 𝛼1也接近 0，为 0.19；而次
星的 𝛼1 较大，为 1.23。由于单星和双星主星数量占比较大，因此非次星和“所
有单颗恒星”的 𝛼1均为负值，分别为-0.96、-0.21。

• 在中等质量段，我们发现非次星和“所有单颗恒星”的 𝛼2 与单星相差较
大，分别为 1.5、1.56、2.06。有意思的是，非次星和“所有单颗恒星”的 𝛼2 和
次星小质量段 𝛼1非常接近，分别为 1.5、1.56、1.23。

• 在大质量段，单星、双星主星、次星、非次星和“所有单颗恒星”的 𝛼3分
别为 4.26、2.78、3.09、3.07、3.02。单星质量函数的斜率明显比其他的更陡，双
星主星较平。但是双星次星的斜率与非次星和“所有单颗恒星”的斜率都非常相
近。

总体而言，单星和双星主星的质量函数存在显著差异，且与非次星和“所有
单颗恒星”的质量函数也差异较大；然而，次星和非次星及“所有单颗恒星”的
质量函数除了转折点位置不同，斜率非常接近。其中，单星与双星主星的差异，
符合通常的认知。双星比例会随着主星质量的增加而增加，即主星质量越大，双
星相对单星的数目越多。因此，双星大质量段的转折点比单星更大，且在大质量
段的质量函数更平。接下来，我们将我们的结果与其他方法得到的昴星团质量函
数进行对比。
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7.3 与其他方法得到的昴星团研究结果的对比

质量函数通常通过光度-质量转换关系得到，因此我们将我们的结果与基于
测光数据的研究结果进行比较。目前对星团质量函数的测量主要有三种方法：第
一种是通过在光度上分段进行计数，得到光度函数，然后转化为质量函数 (Lodieu
et al., 2019; Cordoni et al., 2023)；第二种是基于模型假设，结合质量函数、双星
等参数在颜色——星等图（CMD）上构建单双星混合模型，拟合测光数据，得到
质量函数的参数 (Niu et al., 2020)；第三种是直接拟合每一颗星的质量 (Almeida
et al., 2023)，可以得到更为细致的质量函数。以下我们与这三种方法得到的结果
逐一进行对比：

• Lodieu et al. (2019)和Cordoni et al. (2023)都是在光度上分段计数得到光度
函数，然后通过模型等龄线的质量-光度关系，将光度函数直接转化为质量函数。
这种方法得到的是单星与双星混合在一起（也就是非次星）的质量函数。虽然该
方法操作简便，但存在明显的缺陷。在星团中，除了单星还存在双星，而相同光
度下，双星的主星质量比单星质量更小。因此，这种方法会高估双星主星质量，
导致大质量星数目偏多，使得大质量段斜率变平。Lodieu et al. (2019)给出的质
量函数的两个转折点大约在 log(𝑀/𝑀⊙)=-0.8、-0.25处，比我们的-0.65、-0.08略
小。Cordoni et al. (2023)给出了质量函数的整体指数 𝛼 = 1.396，明显低于我们大
质量段的 3.07。

• Niu et al. (2020) 先假设非次星的质量函数为两段的幂律分布，再结合双
星比例、质比分布等模型在 CMD上构建单星与双星混合模型。通过与 Gaia测
光数据的拟合，他们获得了质量函数的两个斜率与转折点。他们得到的转折点
在 1𝑀⊙，略高于我们的 0.83；小质量段和大质量段的 𝛼 分别为 1.97±0.22 和
3.09±0.18，与我们得到的中间段（1.5 ± 0.15）和大质量段（3.07 ± 0.22）的值非
常接近。这表明，通过这种混合模型的方法得到的非次星质量函数具有一定的可
靠性。然而，该方法无法提供单星、双星主星和次星分别的质量函数。

• Almeida et al. (2023)利用蒙特卡罗方法，在 CMD上用模型等龄线生成很
多单星和双星模型，然后通过找最短距离来拟合每颗星的质量，对于最佳拟合为
双星的星，还可以获得次星的质量。在多次迭代之后，他们将多次最佳拟合值的
中位值作为最终结果。这样，他们得到了单星、双星主星和双星次星分别的质量
函数，这些结果可以直接与我们的结果进行比较。
如图7-4所示，左上图展示了非次星的质量函数。我们的结果与Almeida et al.

(2023)的结果在整体形状上相似，都有两个转折点且不同段的斜率相近，但我们
的结果更加平滑。在中间质量段和大质量段，我们的结果都近乎一条直线，而他
们的结果有一定波动。
右上图和左下图分别展示了单星和双星主星的质量函数。可以看到，在𝑀 >

1𝑀⊙ 时，我们的单星数量相对较少；而在𝑀 < 1𝑀⊙ 时，我们的双星数量相对
较少。这可能是因为对小质比双星和单星的区分不同导致的。
一方面，仅使用光学测光数据的 CMD难以很好地区分 𝑞 < 0.6双星和单星。
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特别是当主星质量较大时，𝑞 < 0.2的双星与单星几乎重叠，Almeida et al. (2023)
可能将部分小质比双星归类为单星。另一方面，在小质量段，虽然小质比双星与
单星有较大区分度，但是观测数据存在较大误差。部分偏离单星主序的恒星不一
定是双星而是单星，在 (Almeida et al., 2023)中可能被误判为双星。
相比之下，我们结合光学与红外数据可以获得更精确的质量测量；并且我们

的质量函数是基于 PDF进行分析，可以避开对双星与单星的严格区分，从而得
到更准确的质量函数。因此，我们得到的单星质量函数在大质量段比 (Almeida
et al., 2023)更少，双星质量函数在小质量段比 (Almeida et al., 2023)更少。

图 7-4与Almeida et al. (2023)得到的昴星团质量函数的对比。左上图是非次星质量函数的对
比。右上图、左下图和右下图分别是单星、双星主星和次星质量函数的对比。

与其他方法相比，我们的方法具有以下优势：一方面，我们能够测量每颗星
的质量，因此不仅可以得到非次星的质量函数，还可以得到单星、双星主星、次
星分别的质量函数。另一方面，我们结合了光学与红外测光数据，能够获得更加
精确的质量测量。此外，我们所采用的基于概率密度分布的分析方法，使得我们
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可以得到更加准确的质量函数。

7.4 本章小结

我们利用昴星团 [𝑀1, 𝑞]的“完全”概率密度分布，对其质量函数进行了分
析。我们分别获得了单星、双星主星和次星的质量函数，并以此得到非次星（单
星和双星主星的集合）的质量函数。此外，我们创新性地将单星、双星主星和次
星的质量函数叠加，得到了星团内“所有单颗恒星”的质量函数，这代表了星团
内完整的质量分布。

我们发现单星和双星主星的质量函数存在显著差异，双星主星质量峰值大
于单星，并且在大质量段比单星更平缓。单星和双星主星的 𝛼3分别为 4.26 ± 0.43
和 2.78 ± 0.2。这可能是因为随着主星质量的增加，双星的比例也随之增加，即
主星质量越大，双星相对单星的数目越多。因此，双星大质量段的转折点比单星
更大，且在大质量段的质量函数更平。

此外，我们发现次星质量函数的大质量段斜率介于单星和双星主星之间，与
非次星和“所有单颗恒星”的斜率非常接近。次星、非次星和“所有单颗恒星”
的 𝛼3分别为 3.09 ± 0.28、3.07 ± 0.22和 3.02 ± 0.19。

与其他方法相比，我们的方具有显著优势：相对于传统的方法，如光度函数
转换和单双星混合模型法，我们能够获得每颗星的准确质量测量。因此，我们不
仅可以得到准确的非次星质量函数，还能得到次星的质量函数，从而获得“所有
单颗恒星”的质量函数。相较于其他同样获取每颗星质量的方法，我们结合了光
学与红外数据，能够提供更加精确的质量测量；而且我们基于概率密度分布进行
分析，而不是依赖最佳拟合或中位值，因此能够获得更为准确的质量函数。
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第 8章 昴星团的动力学演化分析

在星团中，由于较高的恒星密度，会频繁发生恒星交会，导致质量分层、“蒸
发”和双星解体等现象。本章基于我们对单星和双星的准确质量测量，对昴星团
的动力学演化进行了分析。本章结构如下：在第8.1节中，我们通过计算不同质
量恒星的半数目半径，分析了昴星团的单星、双星以及恒星系统（主星与次星质
量相加）的质量分层；在第8.2节中，我们通过质量函数分析了小质量恒星的“蒸
发”现象；在第8.3节中，我们通过对比不同主星质量的质比分布，揭示了动力
学对双星质比分布的影响；最后是本章小结。

8.1 单星、双星与恒星系统的质量分层

当两颗星交会时，根据能量均匀原理，较大质量的恒星会失去一部分动能而
向星团中心聚集，而较小质量的恒星则会获得能量并朝着星团外围扩散。星团内
频繁的恒星交会会导致星团中心逐渐积累更多的大质量星，而外围则有更多的
小质量星，这就是质量分层效应。

昴星团的质量分层现象早已得到证实 (Raboud et al., 1998)。然而，我们对昴
星团研究的质量范围更广，并且得到的质量测量更加准确，这使得我们能够进行
更加精细的分析。

质量分层的分析方法通常有三种：第一种是比较不同半径处的质量函数，第
二种是比较不同质量恒星在半径上的累计分布函数，第三种是比较不同质量恒
星的半数目半径。我们选择第三种方法来进行展示，因为我们的分析涵盖了较广
的质量范围，第三种方法展示更为清晰。我们将质量分为 6个区间，计算每个质
量区间内的半数目半径 𝑅50。𝑅50越小，说明越向中心聚集。质量分段点为 [0.09,
0.23, 0.45, 0.8, 1.5, 3, 5.3]𝑀⊙，基本在 log 𝑀1空间均匀分段。

我们对每颗恒星的质量进行了准确测量，不仅可以得到双星主星的质量，还
能得到准确的次星质量。因此，我们创新性地将主星与次星质量相加，分析恒星
系统总质量的质量分层。此外，我们还将总样本分为单星和双星，探索单星与双
星质量分层之间的差异。

我们得到的不同成分 𝑅50与质量的关系见图 8-1。我们的结论主要有以下三
点：第一，无论是恒星系统还是单星和双星，都呈现明显的质量分层现象。质量
越大，𝑅50 越小，越向中心聚集。第二，单星与双星的质量分层存在细微差异。
在较小和较大质量段，双星比单星更聚集，但是在 1𝑀⊙附近，单星比双星更为
聚集。第三，在比较所有单星和所有双星的 𝑅50时，我们发现双星比单星明显更
为集中，然而这可能是由于单星与双星的质量函数不同所导致的。由于双星相对
单星有更多大质量恒星，因此双星的𝑅50比单星更小，呈现出双星较单星更向星
团中心聚集的现象。
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图 8-1昴星团不同成分的质量分层现象。左图是恒星系统半数目半径 𝑅50与系统总质量（主
星与次星质量相加）的关系，红色虚线标记恒星系统总的 𝑅50。右图是单星和双星的
𝑅50 与主星质量的关系，蓝色三角形和橙色十字分别代表单星和双星在不同质量段的
𝑅50；蓝色和橙色横线分别标记所有单星和双星的 𝑅50；蓝色和橙色折线展示了单星和
双星质量函数的形状。

我们的结果在更大质量范围内再次验证了昴星团的质量分层现象，并且发
现在 1𝑀⊙附近，单星比双星更加向星团中心聚集。最后，我们发现昴星团的双
星比单星更向中心聚集，不过这可能是由于大质量段双星更多导致的。

8.2 小质量恒星的“蒸发”

恒星的频繁交会不仅会导致质量分层现象，还会导致小质量恒星的“蒸发”
效应。在两体交会中的能量交换会导致小质量星获得能量往星团外围扩散。随着
频繁的交会，某些小质量星持续获得能量，会逐渐远离星团，这个过程被称为恒
星的“蒸发”。疏散星团在银河系中受到的潮汐力将会加剧这一过程，使得恒星
完全“蒸发”成为场星。小质量星的“蒸发”会直接反映在星团的现在的质量函
数上。与初始质量函数相比，已经有小质量星“蒸发”的星团的现今质量函数在
小质量段会明显降低。因此，通过对比现今质量函数（PDMF）与初始质量函数
（IMF），我们可以得到小质量星“蒸发”的证据。

我们将获得的非次星质量函数与 Salpeter 和 Kroupa 的 IMF 进行对比。如
图8-2所示，我们得到的昴星团 PDMF和 IMF的形式相似，都服从幂律分布。在
大于 0.23M⊙ 时，我们的斜率与两种 IMF都存在一定的差异，这是可以理解的。
因为 Salpeter和 Kroupa两种 IMF是对不同环境（如金属丰度）的 IMF的平均，
而 IMF会随着金属丰度的变化而改变 (Li et al., 2023)。但总体而言，IMF都是小
质量星比大质量星更多。而我们得到的昴星团 PDMF在𝑀 < 0.23𝑀⊙ 时的恒星
数量明显少于较大质量的数量，显著偏离 IMF。这证明昴星团缺少了很多小质量
星，这些小质量星可能已经在动力学过程中“蒸发”成为了场星。
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图 8-2昴星团的非次星质量函数与 Salpeter、Kroupa IMF的对比。

8.3 低质量小质比双星的缺失

在前两节，我们讨论了两体交会对恒星的影响。然而，在星团中，除了两体
交会，还会发生频繁的三体交会，即双星与单星的交会。在三体交会中，结合能
较小的“软”双星容易瓦解，成为单星。根据双星的结合能公式：𝐸b ∝ 𝑞𝑀2

1 /𝑎，
在双星间距 𝑎相同的情况下，主星质量较小、质比较小的双星结合能较小，更容
易在三体交会中瓦解。因此，主星质量较小的双星中小质比双星的数量可能更
少。已有研究发现了相关证据。例如，Li et al. (2020)在对 NGC3532的研究中首
次发现，主星质量较小的双星质比分布更倾向于大质比。他们推断这很可能是由
内部动力学引起的。我们也对昴星团进行了类似的分析。

分析动力学过程对双星质比分布影响的关键在于小质比双星。Li et al. (2020)
是在质比下限为 0.2的情况下发现明显的动力学证据，因此我们将我们分析也覆
盖到 𝑞=0.2 的双星。我们通过对比不同质量段内的质比分布来分析动力学可能
产生的影响。我们将质量分为三段，0.45-0.8𝑀⊙、0.8-1.5𝑀⊙、1.5-3𝑀⊙，对比这
三个质量段内的质比分布。

对比结果如图8-3所示，我们发现主星质量越小，小质比双星比例越少，质
比分布明显越平，这与Li et al. (2020)在 NGC3532中发现的情况类似。我们推断，
缺失的小质量小质比双星很可能是在恒星三体交会中瓦解了。我们的结果首次
在昴星团中发现动力学影响双星质比分布的证据。
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图 8-3昴星团不同主星质量段质比分布的对比。蓝、橙和绿点分别代表不同主星质量段的质
比分布。每个质量段的质比分布都进行了归一。

8.4 本章小结

在本章中，我们对昴星团动力学演化进行分析，包括质量分层、“蒸发”以
及动力学对双星质比分布的影响。

得益于我们对每颗星质量的准确测量，我们不仅可以分析单星和双星的质
量分层，还可以将主星与次星质量相加，从而分析恒星系统的质量分层。我们发
现，无论是单星、双星还是恒星系统都有显著的质量分层现象。此外，我们还发
现双星比单星更加向星团中心聚集，不过这可能是由于双星中包含更多大质量
星所导致的。

我们发现，昴星团现今质量函数在𝑀 < 0.23𝑀⊙ 时的恒星数量明显少于较
大质量的数量，显著偏离 Salpeter和 Kroupa的初始质量函数。这表明，昴星团
缺少了许多小质量星，这些小质量星可能已经在动力学过程中“蒸发”成为了场
星。

在 0.45-3𝑀⊙的质量范围内，我们发现主星质量越小，小质比双星比例越少，
质比分布明显越平。我们推断，缺失的小质量小质比双星很可能是在恒星三体交
会中瓦解了。我们的结果首次在昴星团中发现动力学影响双星质比分布的证据。
这一发现得益于我们对双星质量测量的极低质比下限。我们的 𝑞lim = 0.09/𝑀1，
这意味着，对主星质量大于 0.45𝑀⊙的双星，𝑞lim < 0.2。这使得我们可以在 0.45-
3𝑀⊙范围内对比 𝑞 > 0.2的质比分布，从而发现了小质量双星拥有更少的小质比
双星。
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第 9章 总结与展望

9.1 总结

在本文中，我们优化了 SED拟合的方法，在固定疏散星团基本物理参数（年
龄、金属丰度、距离、消光）的前提下，拟合每颗成员星（包括双星）的质量。
我们首先利用星团中单星在主序的测光理论模型位置处密集分布的特点，修正
了模型与数据之间的偏差。随后，在贝叶斯统计框架下，我们应用 SED拟合光
学和近红外数据，得到了每颗成员星在主星质量和质量比的二维参数空间上的
概率密度分布（PDF）。进一步地，我们创新性地将所有成员星的二维 PDF堆叠，
获得了整个星团的主星质量与质比的“完全”概率密度分布，揭示了星团完整的
质量分布情况。

此方法的优势在于：

1、在贝叶斯统计推断的框架下，我们能够充分考虑观测误差，得到每颗星
在主星质量和质比 [𝑀1, 𝑞]二维参数空间的 PDF，而非简单的最佳拟合值及置信
区间。

2、成员星的二维 PDF堆叠的方法，使我们可以得到更加细致、准确的恒星
质量函数；更有意思的是，这也为计算双星中次星的质量函数提供了可能，给质
量函数的研究提供了新的思路和有效的途径。

3、利用 PDF的分析，我们能够将次星探测到双星质比的下限，从而得到更
完备的双星比例和质比分布，以及准确的次星质量函数。在以往研究星团中双星
分布的工作中，都会定义一个双星质比下限，这个下限在 𝑞lim=0.2到 0.6之间。而
我们的工作考虑的下限是次星的质量下限，小于这个质量下限（在 PARSEC1.2s
恒星模型下𝑀min = 0.09𝑀⊙）的次星不贡献光度。例如对昴星团中最大的质量
（4.894𝑀⊙），我们能探测到的 𝑞lim ≈ 0.02，远小于已有的工作。

4、因为双星的结合能和其主星质量及质比成正比，所以小质量，尤其是小
质比的双星对星团动力学演化更加敏感。我们的方法能对小质比的双星进行更
准确的统计，尤其在该星团主星质量与质比的“完全”概率密度分布下，我们可
以很方便地得到质量比分布随主星质量的变化规律，从而获得更准确的动力学
演化证据。

5、我们利用单星在主序上的聚集，对恒星演化模型做了校准和修正。正是
由于修正了模型和数据之间的偏差，才使得我们得到了更加准确的 SED拟合结
果。

我们将该优化的 SED拟合方法应用于昴星团，使用 Gaia DR3和 2MASS的
测光数据，得到了每颗成员星的质量（或主星质量与质比），以及星团完整的质
量分布。在此基础上，我们进一步探讨了昴星团的双星分布特性（双星比例和质

83



昴星团的双星分布特性与恒星质量函数研究

比分布）和质量函数，并对昴星团的动力学演化效应进行分析，结果如下：

双星比例与质比分布

1、我们在主星质量 0.097-4.894 𝑀⊙ 范围内，得到昴星团的总双星比例 𝑓b
=0.351±0.016。

2、我们发现昴星团较大质比 ( 𝑞> 0.4、𝑞> 0.6、𝑞> 0.8)的双星比例随主星
质量没有明显变化，而 𝑞> 0.2的双星比例随主星质量的增加而单调递增，即主
星质量越大，小质比双星的比例越高。

3、我们发现昴星团的质比分布在整体上符合两段幂律分布，先升后降，峰
值位于 𝑞 ∼ 0.34，而在 twins双星处（𝑞 ∼ 1）有一个明显的超出。两段幂律分布
的指数分别是 𝛾smallq = 0.15 ± 0.04和 𝛾largeq = −1.23 ± 0.22。超出的 twins双星比
例 𝐹twin = 0.03。
质量函数

1、我们得到了单星、双星主星和次星的质量函数，将单星与主星集合在一
起得到非次星的质量函数。此外，我们创新性地将单星、双星主星和次星都集合
在一起得到“所有单颗恒星”的质量函数，这代表了真正完整的质量分布。

2、我们发现单星、双星主星的质量函数差异较大，双星主星质量峰值大于
单星，且在大质量段比单星更平。单星和双星主星的 𝛼3 分别为 4.26 ± 0.43 和
2.78 ± 0.2。这可能是因为双星比例会随着主星质量的增加而增加，即双星会拥
有更多大质量恒星。从而使得双星大质量段的转折点比单星更靠近亮端，且在大
质量段的质量函数更平。

3、我们还发现次星质量函数的大质量段斜率介于单星和双星主星之间，与
非次星和“所有单颗恒星”的斜率非常接近。次星、非次星和“所有单颗恒星”
的 𝛼3分别为 3.09 ± 0.28、3.07 ± 0.22和 3.02 ± 0.19。

动力学演化

1、得益于我们对每颗星质量的准确测量，我们不仅可以分析单星和双星的
质量分层，还可以将主星与次星质量相加，分析恒星系统的质量分层。我们发现
单星、双星与恒星系统都有显著的质量分层现象。此外，我们还发现双星比单星
更加向星团中心集中，不过这里不能排除大质量段双星更多这个因素。

2、我们发现昴星团非次星的质量函数在𝑀 < 0.23𝑀⊙ 时明显偏离 Salpeter
和 Kroupa 的初始质量函数。证明昴星团已有显著的小质量星的动力学“蒸发”
现象。

3、在 0.45-3𝑀⊙的主星质量范围内，我们发现主星质量越小，质比分布中小
质比双星比例越低，这是首次在昴星团中发现动力学影响双星质比分布的证据。

需要强调的是，正是由于我们不仅对数据与模型之间的偏差进行了修正，还
用贝叶斯统计方法得到了严格的主星质量与质比的联合概率密度分布，才使得
我们可以对双星（尤其是小质比双星）和质量函数进行严格的统计分析。从而得
到以上星团动力学演化的证据。
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9.2 展望

我们通过优化的 SED拟合方法，可以得到疏散星团中所有成员星精确的质
量（或主星质量与质比）并得到星团完整的质量分布。后续的工作我们将进一步
提升该方法，并将该方法应用于更多的疏散星团，以更好地研究疏散星团的动力
学演化过程。此外，我们还将对恒星演化模型的修正进行更加深入的探索。具体
如下。

1、能谱拟合方法的拓展：本文优化的 SED拟合方法具有易于扩展的特性，
随着观测技术的发展，未来将获得更多波段、更高精度的测光数据。将这些数据
纳入到 SED拟合方法中，可以进一步提高恒星质量测量精度，从而为研究星团
的质量分布提供更为可靠的数据基础。

2、疏散星团质量函数的研究：利用本文的研究方法，我们不需要预先假设
质量函数的形式，而直接得到疏散星团真实的质量分布（包括主星和次星的质量
函数）。我们计划将该方法应用于更广泛年龄的疏散星团样本，以研究星团质量
函数是否有统一的形式以及量化其受到星团动力学演化的影响。

3、疏散星团的双星性质：将该方法应用到更大的疏散星团样本，我们还能
追踪星团的动力学演化对双星的影响。我们将研究星团双星比例以及质比分布
和星团年龄，尤其是和动力学年龄的关系。

4、恒星演化模型的校准与修正：在本文中，我们提供了利用疏散星团的测
光数据来校准恒星演化模型的方法，即利用疏散星团（即单星族）的单星在主序
上的聚集，得到各个波段模型质量对应星等的修正关系。我们计划将该方法应用
于更多的星团，以研究得到的修正关系是否具有普适性，从而在更加精细的程度
上对恒星演化模型进行校准。
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