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摘要：褐矮星是亚恒星天体，内核没有稳定的氢燃烧，其质量一般在 13至 75倍木星质量之间。
本质上，褐矮星的内核物理演化过程不同于行星和恒星，观测上我们根据褐矮星不同于行星和恒

星的测光和光谱特征来区别证认它们。由于质量小、温度低，在光学波段，它们测光特征表现为

光度暗，颜色红；在近红外波段，受大气尘埃、金属丰度等影响，它们有不同寻常的星等、颜色。

根据褐矮星的光谱形态与特征谱线，它们可以被分为M、L、T和 Y矮星。现在已发现的全部 T与
Y矮星都是褐矮星，但不是所有的M与 L矮星都是褐矮星。介绍了 L、T和 Y矮星的特征吸收线
和光谱分类方法，回顾了早期在星团和双星系统中褐矮星的搜寻，以及现阶段用大视场、长波段

深度巡天数据在近邻场区中褐矮星的搜寻。对目前已发现的晚型M和 L、T、Y矮星的总数目、温
度范围、距离及测量其年龄的方法等做了小结。最后讨论了如何判断 L矮星是否为褐矮星，重力、
金属丰度和大气尘埃对近红外波段光谱形状的影响，光谱型-J波段绝对星等图上 L、T交接处“大
鼓包”的形成原因等热点问题。
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1 引 言

褐矮星的质量小于恒星的质量下限而大于行星质量上限，其内核没有稳定的氢燃烧。褐

矮星的概念首次由 Kumar于 1963年提出
[1]
。他对低质量星体的数值模拟表明，若质量小于

某一阈值，其内核的温度将不能达到维持稳定氢聚变反应需要的温度，因此不会像恒星一样

进入主序阶段。这类天体和恒星有相似的形成过程但又不是恒星，当时 Kumar称其为“黑矮
星”，现在我们称之为褐矮星。

褐矮星和气态巨行星的区别在于：行星中没有任何核聚变反应，其内部能量完全是由引

力坍缩提供的，而褐矮星内部在某些阶段会发生核聚变。因此，理论上可以计算出褐矮星的

质量下限为 13倍的木星质量。质量高于这个下限，就可以点燃氘，由此产生的能量暂时可以
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用来抵御星体进一步坍缩；但是氘很快就会消耗完。如果星体的质量超过了 60倍的木星质
量，则坍缩后的中心温度可以使天体内核发生锂核和质子聚变生成氦核的反应 (锂燃烧)；同
样，星体中原本少量的锂很快耗尽。质量最大的那些褐矮星可能会在内核点燃氢，但是由于

自引力仍然不够强大，氢燃烧产生的能量被“喷溅”散发，使内核温度下降，氢燃烧很快会熄

灭。具有太阳金属丰度的星体，为了束缚住氢燃烧产生的能量从而维持稳定的氢燃烧，其质

量至少为木星的 75倍。而对于零金属丰度的褐矮星，这个质量上限将提高至 90倍的木星质
量

[2]
。在氘和可能的锂聚变反应完成之后，褐矮星在引力作用下继续坍缩，当它的密度达到一

定程度后气体开始简并，直至形成一个靠气体的电子简并压维持引力平衡的暗冷天体，它的

表面温度逐渐下降。

褐矮星普遍存在于薄盘、厚盘和晕中，其空间数密度超过了恒星，能用于探索其所在星

团最低质量恒星的形成。大量的褐矮星数据还有助于改进低质量端的质量函数
[18]
。褐矮星的

存活时间长，自“出生”起稳定地变冷、变暗，也是理想的天然计时器
[19]
。此外，褐矮星是连

接最小质量的恒星和最大质量行星的桥梁，它们和气态巨行星的质量、大小、大气性质和形

成方式等方面都有相似之处
[19]
。而且，褐矮星比系外行星更容易被观测到，它们可以为大气

模型的透明度、动力学等提供限制，有助于研究热行星大气性质
[20]
。

褐矮星在诞生的时候最亮，之后一直不断地变冷变暗，所以对于观测来说是一个挑

战。自 1963年 Kumar
[1]
从理论上预言了褐矮星的存在，天文学家就不断地尝试寻找褐矮星，

然而前期的搜寻多以失败告终。20 世纪 80 年代中后期，天文学家几次找到了褐矮星候选
体，最终却都未能证实。如 McCarthy等人

[3]
1985年报告他们发现了 VB8的伴星可能是褐矮

星；Becklin和 Zuckerman
[4]

1988年发现了一颗白矮星的伴星 GD 165B，Kirkpatrick等人
[5]

1999
年指出它可能是褐矮星；Latham等人

[6]
1989年在视向速度巡天中发现 HD 114762的伴星，估

计其质量为 11倍木星质量，难以断定是褐矮星还是行星；等等。20世纪 90年代初，有几个
旨在搜寻褐矮星的对年轻星团和恒星形成区的巡天，也发现了一些褐矮星候选体，但最后有

些被证明是背景恒星，有些仍不能确定它们就是褐矮星
[7–10]
。1995年是突破性的一年，Rebolo

等人在年轻星团——昴星团 (Pleiades)中发现第一颗褐矮星 Teide1
[11]
，同年发现的 Gl 229B

[12]

是在一次对近邻 (8 pc以内)低质量年轻恒星的巡天发中发现的。Gl 229B的光度很低，当时
更广泛地为天文界所接受，是第一颗“毫无争论的褐矮星”。

根据褐矮星的光谱形态和特征吸收线，褐矮星可以分为M型、L型、T型和 Y型。1995
年第一颗褐矮星被发现以后，更多的褐矮星陆续被发现。因为有些褐矮星的光谱显示出不同

于之前建立的 O–M光谱型的光谱特征，天文学家为它们建立了新的光谱型序列 L、T、Y，这
些光谱型比M矮星更晚。仅从光谱型来分类，晚于M7的矮星都被称作极冷矮星

[13]
。从其物

理本质上说，极冷矮星包括低质量恒星、褐矮星和系外行星
[14]
。不是所有的M、L矮星都是褐

矮星，通过理论模型的研究可知：部分晚型M(一般晚于M7)
[15]
、大部分 L、全部的 T以及已

发现的全部 Y矮星
[17]
是褐矮星。早型至中型 L矮星中既有低质量恒星也有褐矮星，而晚型 L

矮星大都是褐矮星
[16]
。褐矮星的物理特征是内核没有稳定的核聚变，这一性质直接与质量相

关；而 LTY等矮星是根据其观测特征——光谱形态，来分类和定义。由于在目前已确认的褐
矮星中，只包含极少数的晚型M矮星，因此，本文着重讨论 L、T、Y型褐矮星。
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本文第二章介绍 L、T、Y矮星在光学和近红外波段的光谱特征和光谱分类的方法，以及
它们在中红外波段的光谱特征；第三章介绍早期在星团和双星系统中对褐矮星的搜寻，以及

近期利用大视场、长波段深度巡天数据在近邻场区中的搜寻；第四章讨论了褐矮星证认的相

关问题，以及重力、金属丰度和尘埃对近红外光谱形状的影响，光谱型-J波段绝对星等图上
L、T交接处“大鼓包”的形成原因，双星系统中的褐矮星和 L亚矮星等问题；第五章进行简
单的总结与展望。

2 L、T、Y矮星的光谱特征和光谱分类

褐矮星之所以作为新的不同于恒星的概念被提出，是因为它的质量介于最大质量的行星

和最小质量的恒星之间，其内部物理演化过程不同于恒星，而我们根据其观测特征来区分出

这类不同于行星和恒星的天体。为了更好地了解褐矮星的观测特征，从而帮助理解第三章中

介绍的搜寻和证认褐矮星的过程，我们简要介绍 L、T、Y矮星的分类方案。L、T和 Y矮星是
比M矮星温度更低的矮星，对它们的定义、分类源于对褐矮星的搜寻，第一次被正式定义与
分类是在第一颗褐矮星被发现后第四年 [21]。1988年在一次寻找褐矮星的近红外观测中发现
了一颗距离约为 32 pc的白矮星的伴星 GD 165B，其光谱特征与正常的M矮星不符

[4]
。几年

之后发现的 Gl 229B
[12]
，其光谱的 H、K波段出现了清晰的甲烷分子吸收线，与行星的光谱十

分类似。随后几年，天文学家发现了更多天体其特征谱线与 M矮星不同。为描述这类矮星，
天文学家增补了新的光谱型序列：L、T、Y。GD 165B和 Gl 229B分别是第一颗被发现的 L
矮星和 T矮星，而第一批 Y矮星 (6颗)则于 2011年在WISE(大视场红外巡天探测器)巡天数
据中被发现

[17]
。

2.1 MK恒星光谱分类系统及其低温端拓展
恒星的光谱分类沿用的是 1943年 Morgan等人

[22]
建立的二维 MK光谱分类系统。从 O

型到 M型恒星，其质量和表面温度单调减小，这种单调变化也反映在各光谱型的特征吸收
线上。从 O到 F型星，其光谱特征由离子吸收线变为中性原子吸收线；G型星以后至 M型
星，光谱中出现了分子线。M型星的特征吸收线为 TiO和 VO。GD 165B和 Gl 229B以及一
批类似矮星没有 TiO和 VO吸收线，不同于 O–M中的任何谱型，这表明它们是比M矮星更
冷的天体，需要建立新的光谱型序列来描述它们。Kirkpatrick等人

[21]
经过充分考虑，选取了

L、T、Y这三个字母作为新光谱型的名字。这三个字母并没有特定的物理意义，只是因为它
们没有和其它已知的光谱型名字重合，也没有跟天体物理领域的其他字意相混淆

[21]
。这种命

名已经被天文界广泛接受和使用。

新光谱型 L、T、Y沿用了MK光谱分类系统的准则：1)仅用可观测的光谱特征确定恒星
光谱型，没有先验地加入物理特性；2)在为标准星进行分类时，使用合适分辨率 (低分辨率
R <5000、中分辨率 5000< R <20 000)的光谱，既使得决定光谱型的谱线清晰可辨，又适用于
暗星的观测；3)标准星确定好以后，将目标星的光谱与之比较，从而确定其光谱型。基于拓
展的MK光谱分类系统，GD 165B和 G1 229B根据近红外光谱分别被划分为 L3

[23]
(光学波段
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为 L4
[21]

)和 T7p
[24]

(p表示异常)。

L、T和 Y矮星在划分亚类时参考了一个被称做谱指数的参数 (特征线与其附近连续谱
的流量比，或长波段与短波段的流量比)。其定义如下:

index =

∫ λ2

λ1
fλdλ

∫ λ4

λ3
fλdλ

. (1)

比如，用 8153.0∼8163.0 Å与 8178.3∼8188.3 Å的流量比来表征 Na原子吸收线 (8183.8 Å)之间
的强弱；而 9675.0∼9875.0 Å与 7350.0∼7550.0 Å之间的流量比则反映了红化程度

[21]
，也称为

红化指数。通常，在光谱分类时会综合考虑多个谱指数。

其他由非 MK分类系统精神指导的分类方案很少被用到，如 Basri等人
[15]
在其分类系统

中融入了物理意义，而Martin等人
[25]
的方案则用单一的指数作为分类的标准。

2.2 L、T矮星的光学波段光谱特征与分类
与 M矮星相比，L矮星的光学波段光谱中的 VO线较弱，TiO线消失。其特征谱线为中

性碱金属原子吸收线，如：KI、NaI、RuI和 CsI线；金属氢化物吸收线，如：FeH、CrH和 CaH
线。一定质量和年龄范围内的 L矮星会有 LiI线，晚型 L矮星中还有水分子线。T矮星光学
光谱的显著特征是强水分子 (H2O)线，可能的弱甲烷分子 (CH4)线，压力致宽的 KI、NaI双
线，窄 RuI、CsI线，以及弱 FeH、CrH和 CaH线。图 1展示早型 L到晚型 T的光学波段光
谱：M矮星中特别显著的 VO和 TiO吸收线到中型 L开始减弱消失，而中性的 NaI和 KI吸
收线变得非常强，金属氢化物MgH、CaOH、CrH和 FeH的吸收线相比早型 L矮星也有所增
强；到了晚型 L和早型 T矮星，水分子的吸收线增强，中性碱金属的吸收线依然很强，金属
氢化物的吸收线则大大地减弱；对于晚型 T矮星，KI和 NaI的吸收线因达到饱和而变得非
常宽，水分子线也很强，是主要的吸收体，这些吸收线使得 7000 Å处光谱的流量很低。根据
Kirkpatrick等人 2005年的工作

[16]
，我们将早型 L到晚型 T矮星在光学波段的特征吸收线总

结在表 1中。

表 1 L/T矮星光学波段光谱特征[16]

特征吸收线 (带) 早型 L 中型 L 晚型 L 早型 T 中型 T 晚型 T

中性碱金属 (NaI, KI, RbI, CsI) 突出 NaI, KI大大增强 强 强 强 NaI, KI饱和
金属氧化物如 TiO和 VO 有 变弱或消失 消失 消失 消失 消失

金属氢化物 (MgH, CrH, FeH, CaOH) 显著 增强 强 减弱 减弱 减弱

水分子 H2O – – 增强 增强 增强 非常强

甲烷分子 CH4 – – – – – –

说明：符号“–”表示“无”或“不显著”。

Kirkpatrick等人
[21]

1999年第一次提出了 L光谱型亚类的定量分类方案。他们用光学光
谱证认了 25颗 L矮星，为了应对以后出现更红的 L矮星，把当时已发现的最冷的天体定为
L8，并选择了 9颗标准星 (见引文 [21]表 6)，根据特征谱线的强弱将它们划分为亚类 L0–L8。
他们还发现 Gl 229B光谱中有甲烷分子的吸收线，指出它应为 T矮星。Kirkpatrick等人具体
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图 1 从早型 L到晚型 T共 8条分辨率约 1000的高信噪比光谱
[16]

(a)波长范围为 4500∼10 100 Å；(b)波长范围为 6300∼10 100 Å。碱金属和其他原子的吸收线用绿颜色标出，氧化物用蓝色标出，氢
化物吸收带用红色表示，CaOH和 H2O吸收带用橙色表示。L0.5、L3.5和 L5光谱的大气吸收线用青色 ⊕符号表示。

的量化方案如下：考察、挑选 L矮星 6500∼10 000 Å之间随光谱型单调变化的谱指数 (引文
[21]表 7)，如，表征特征线强弱的氢化铬 CrH、铷比氧化钛 (Rb/TiO)以及表征红化程度 (如
9675.0∼9875.0 Å与 7350.0∼7550.0 Å的流量比) 的谱指数；通过比较目标星和标准星的谱指
数，将几个谱指数所得到的光谱型的中位值作为最后的光谱型。

T型矮星温度更低，其能量辐射在光学波段比较弱，光谱信噪比低，所以其光学波段的
光谱分类标准的制定晚于近红外波段。2003年，Burgasser等人

[26]
计算了 6300∼10 200 Å范围

内 T矮星特征线，如 CsI、FeH、CrH和 H2O线及红化指数等共 20个谱指数，确定了 9颗标
准星 (T0–T8)，并为 13颗 T矮星进行了光谱分类。而且，他们发现对同一颗 T矮星，光学波
段的分类与近红外的分类基本一致，其亚类误差约为 ±1。

Kirkpatrick等人 1999年对 L矮星和 Burgasser等人 2003年对 T矮星的光学光谱分类方
案被广泛接受和使用。由于 Y矮星在光学波段的辐射更弱，所以目前还没有关于 Y矮星各亚
类的光学光谱分类研究。

2.3 L、T、Y矮星的近红外光谱特征与分类
在近红外波段，晚型 M和早型 L矮星的光谱特征是强 H2O、FeH和 CO的吸收带以及
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中性原子 NaI、FeI、KI、AlI和 CaI吸收线。而 CH4 吸收线则是 T矮星的标志，它在早型 T
中出现，与 H2O吸收线一样，随光谱型变晚不断增强。到了晚型 T，CH4 和 H2O吸收线非常
强，形成明显的吸收带，以至于在 H到 K波段的连续谱上，出现了残留在 1.08、1.27、1.69和
2.08 µm处的流量峰，见图 2。晚于 T8的 T矮星的 2.08 µm流量峰因 H2 的碰撞吸收而变得

更平。

图 2 T7(紫色)、T8(紫红色)、T9(红色) 标准星及一颗待分类的 T 矮星 WISEPAJ143602.19-181421.8(黑色，
即图上所标的 1436-1814)的 Y、J、H、K波段的光谱

[27]
。

这些光谱分辨率约在 130∼500。T矮星主要的特征 CH4、H2O吸收带已被标出。对比这几颗标准星的光谱，1436-1814的 J、H波段
与 T8光谱符合得很好，但是 Y波段流量比 T8强，K波段比 T8弱。这颗 T矮星被划分为 T8p(p表示异常)。1436-1814异常的光谱
可能是由于贫金属丰度引起的

[27]
。

Cushing等人
[17]

2011年发现的 Y矮星在近红外波段有 NH3 线，由于对 Y矮星的观测数
据比较少，其他的光谱特征目前只能由模型预言。Kirkpatrick

[28]
于 2008年总结了 Burrows模



1期 王有芬，等：褐矮星的观测特征和搜寻 231期 王有芬，等：褐矮星的观测特征和搜寻 231期 王有芬，等：褐矮星的观测特征和搜寻 23

型光谱
[29]
所预言的 Y矮星的特征：在光学红端和近红外，NH3线开始出现 (约 600 K或以下)，

碱金属线消失 (500 K或以下)，J–K颜色偏蓝的趋势停止 (约 350 K)，K波段流量不再持续减
小 (350 K以下)。根据 Kirkpatrick等人 2005年

[16]
和 2008年

[28]
的工作，我们将 L、T、Y矮星近

红外光谱的特征线细节总结在表 2。

表 2 L、T、Y矮星近红外波段光谱特征[16, 28]

特征吸收线 (带) 早型 L 中型 L 晚型 L 早型 T 中型 T 晚型 T 早型 Y

中性原子 (NaI, Fe, KI, Al ,Ca) 突出 NaI, KI增强 强 强 强 NaI, KI饱和 –
水分子 H2O 强 强 强 增强 增强 非常强 非常强

金属氢化物 (FeH) 显著 强 强 减弱 减弱 减弱 –
金属氧化物 (CO) 显著 强 强 减弱 减弱 减弱 –
甲烷分子 (CH4) – – – 有 增强 非常强 非常强

氨分子 (NH3) – – – – – – 有

近红外光谱具体的亚类分类方案与光学波段大同小异，不同作者提出的方案之间通常只

是所用的谱指数有所变化。Burgasser等人
[30]

2002年首次用 1∼2.5 µm光谱对 20多颗 T矮星进
行了分类。他们考察这些矮星归一化的光谱，根据 1.6与 2.2 µm处 CH4，1.15与 1.4 µm处H2O
吸收带的强弱以及近红外波段流量峰的形状，把形态相似的光谱归为同类；然后，选取其中 7
颗 (T1–T8，不包括 T4)最亮的、非特殊光谱型的矮星作为标准星；在将其他目标星和标准星
比较时，他们选取了随光谱型单调变化谱指数，如 1.4 µm处的水分子线 H2O、1.3 µm处甲烷
分子 CH4 的谱指数，表征近红外红化程度的谱指数 (1.5∼1.75 µm与 1.2∼1.325 µm的流量比)，
表征 K波段流量峰形状的谱指数 (2.10∼2.12 µm与 2.06∼2.08 µm的流量比)，并用这些谱指
数所得到光谱型的平均值来标定目标星。几乎同时，Geballe等人

[31]
考察并计算了 27颗 L、T

矮星 0.65∼2.5 µm波长范围内的 H2O、CH4 吸收线的谱指数和近红外波段红化指数，为它们

进行光谱分类。他们的工作中包含了更冷的 L矮星，使 L矮星序列从 L0–L8扩展到了 L9.5。
除了所用的谱指数与 Burgasser等人不同外，Geballe等人的工作中也并没有明确地选择标准
星，而是确定了最早型和最晚型矮星，指定了谱指数值的范围所应属于的亚类。Kirkpatrick
和 Geballe所得结果基本一致，对同一颗 T矮星，两种方法的误差仅为 ±0.5个亚类。

Burgaseer等人
[24]

2006年统一并改进了 T矮星的近红外光谱分类方案：包括选取了更多
的 T矮星样本，选择标准星的过程更严格，改进了几个谱指数 (细节见引文 [24]表 3)以及最
后根据谱指数划分亚类时处理得更加细致。此后，该方案被广泛接受和使用。

Warren 等人
[32]

2007 年率先发现了晚于 T8 的 T 矮星，其谱指数、有效温度和 J、H
波段的较窄流量峰都显示它应该晚于 T8，于是将它定为 T8.5。2008年，Delorme等人

[33]
和

Burningham
[34]
先后发现了T9矮星。2010年Lucas等人

[35]
发现了一颗T9+(2011年它被Cushing

等人
[17]
定义为 T9标准星来对比研究 Y矮星)。他们没有将这些晚于 T8的矮星归为 Y矮星，

因为在它们的 H波段光谱中没有发现明显的 NH3 吸收线。

直到 2011年，Cushing等人
[17]
用WISE的测光数据获得了 Y矮星候选体。经过进一步光

谱证认，他们第一次发现了 6颗 Y矮星。图 3展示了这些 Y矮星近红外波段低分辨率 (从上
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面数第二条光谱 R ≈ 2500，其他光谱 R ≈ 150 ∼ 350)光谱。所有这些 Y矮星在近红外 J波段
流量峰都很窄，有非常强的 H2O和 CH4 吸收线，表明它们晚于 T9。另外在 H波段，流量峰
不对称地变窄，即 H波段的蓝翼明显低于 T9矮星的流量，Cushing等人试探性地指出此处出
现了 NH3 吸收线 (约为 1.5 µm)，但是要单独分辨出清晰的氨分子吸收线，需要更高分辨率的
光谱。其中四颗为 Y0 (WISEPJ1738+2732被定为标准 Y0矮星)，一颗为 Y0p，另一颗晚于 Y0
(其归一化的光谱 J、H波段流量峰高度几乎相同，J–H颜色偏红，这正是理论模型所预言的
Y矮星的特点)。鉴于已知的 Y矮星数目极少，晚于 Y0的 Y矮星亚类划分无法进行。

图 3 7颗 Y矮星候选体的近红外低分辨率光谱
[17]

红线所示为 Lucas等人
[35]

2010年发现的一颗 T9，黑线所示为WISE的褐矮星候选体。除了最上面的WISEPC J0148-7202，其余 6
颗均有明显的 NH3 吸收线，H波段处的流量峰因此变窄、变低。最下面的那颗 Y矮星的 J、H波段的流量峰高度几乎相等，其光谱
型应该晚于 Y0。
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2.4 L、T矮星的中红外光谱特征
更长波段所获得的光谱观测数据很少，对极冷矮星进行独立的光谱分类尚不可行。目前

仅有的几颗 L、T矮星的中红外 (3.4∼4.9 µm)光谱表明 (见图 4)，从中型 L开始，3.3 µm处出
现 CH4 吸收带，到了晚型 L，此 CH4 吸收带向两边变宽 (与 Noll等人 2000年预言的 P分支
与 R分支吻合)；中-晚型 T矮星 (如：Gl 229B，T6.5)的甲烷吸收线在 3.1∼4.0 µm处形成巨
大的吸收谷，在 4.7 µm处还有 CO吸收带。斯必泽 (Spitzer)红外空间望远镜发射成功后，获
了得一些 L、T矮星更长波段的光谱。Kirkpatrick等人 2005年

[16]
的工作中 (见图 4)展示了

5∼14 µm范围内M、L、T矮星的斯必泽中红外光谱：M矮星的主导特征是 5.5和 6.5 µm处
H2O吸收带；晚型 L矮星相同位置 H2O吸收带增强，7.8 µm处出现 CH4吸收带；T矮星 H2O
和 CH4 吸收带都变得更强，在约 11 µm处有 NH3 吸收带。

图 4 早型 L至晚型 T矮星中红外光谱
[16]
。

(a)波长为 3.4∼4.9 µm；(b)波长为 5∼14 µm。

3 褐矮星的搜寻

由于质量小，褐矮星与恒星有不同的观测特征。它们在光学波段辐射弱，光度很小，温

度很低，光学波段星等暗、颜色红；近红外波段由于受到大气尘埃和金属丰度等因素的影响

具有特别的星等和颜色。因此在早期，曝光相对较浅、小视场、相对较短波段的测光巡天，很

难在大面积、天体密度较低的场区中搜寻褐矮星
[15]
。为了提高搜寻效率，天文学家在近邻、天

体密度高的星团中搜寻褐矮星，如近邻年轻星团和 OB星协。更重要的是，对星团本身已有
的研究结果能为成员星提供年龄、距离、金属丰度等重要参数。早期对褐矮星的研究也利用

了双星系统，通过研究双星中较亮的主星而获得较暗的伴星的信息 (距离、年龄、金属丰度
等)，比如第一颗毫无争议的褐矮星是在双星系统中发现的

[12]
。

随着大视场、长波段深度巡天兴起，大量的场区褐矮星及其候选体被发现。这些巡天项目
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有：南天深度近红外巡天
[37]

(Deep Near Infrared Survey of the Southern Sky，简称 DENISE)，两
微米波段全天巡天

[38]
(2Micron All Sky Survey，简称 2MASS)，斯隆数字化巡天

[39]
(Sloan Digital

Sky Survey，简称 SDSS)，英国红外望远镜深度巡天
[40]

(United Kingdom Infrared Telescope Deep
Sky Survey，简称 UKIDSS)以及大视场红外巡天器巡天

[41]
(Wide-field Infrared Survey Explorer，

简称WISE)，等等。

3.1 星团、双星系统中的褐矮星

早期星团中褐矮星的搜寻一般从星团巡天数据中选择最暗和最红的天体作为候选体，再

进一步通过锂测试、质量大小、光度大小以及光谱特征 (有无甲烷吸收线)等等来判断它们是
否为褐矮星。1995年 Basri和他的合作者宣布他们成功地对昴星团中褐矮星候选体 PPL 15进
行了锂丰度测试

[42]
。关于锂丰度测试，详见本文 4.1。但当时他们对锂测试技术不熟悉，PPL

15(光谱型M6.5)被认为位于恒星和褐矮星的边缘，后来 PPL 15被确认为是褐矮星双星
[43, 44]
。

这是一项突破性的工作，假如 PPL 15是昴星团中“最暗的恒星”，那么昴星团中的其他更暗
的矮星非常可能都是褐矮星。同年，Rebolo等人

[11]
在昴星团中发现一颗光谱型为M8的褐矮

星 Teide1，就是根据上述论断。他们测量了 Teide1的 I波段星等、自行、视向速度、光谱和
Hα发射线，确定它是昴星团的成员。由于处于同一星团中的成员有近似相同的距离，仅从
Teide1的 I波段星等比 PPL 15暗一个星等判断，Teide1就有很大的可能是褐矮星。为了证实
Teide1的亚恒星性质，Rebolo等人用昴星团的已知参数 (距离 127 pc，消光 0.07)，Teide1的 I
波段星等，进一步计算出它的光度和温度，并根据不同的演化模型得出它的质量为 20∼30倍
木星质量或者说肯定小于 70倍木星质量。Teide1的锂测试

[45]
在 1996年完成，证明它的确是

褐矮星。理论上，昴星团内比 PPL 15或 Teide1暗的都是褐矮星，没有必要再进行锂测试。因
此，在此之后，在昴星团中又发现了很多褐矮星

[43, 44]
。除了昴星团，对其他近邻年轻星团 (或

恒星形成区)的深度巡天也发现了很多褐矮星及褐矮星候选体，如金牛 (Taurus)星团、御夫
(Auriga)星团、猎户 (Orion)星团等。另外，Hogan

[46]
在一些年老的星团中，如毕星团，也发现

了褐矮星的候选体，他们发现年老星团中的 L矮星多为双星系统，这可能是因为双星更大的
质量使得它们不容易通过动力学过程“蒸发”到星团之外。

早期另一种搜寻褐矮星的途径是在已知的双星系统中寻找，通过双星中的主星可以得

到距离、年龄等信息，进而判断较暗的伴星是否为褐矮星。Nakajima等人 1995年发现的 Gl
229B

[12]
，是在用日冕仪对近邻天体巡天观测中被发现的 Gl 229A的伴星。在探索褐矮星的早

期，所有关于低质量恒星的模型都表明，恒星的最小光度为 10−4L�。刚形成的褐矮星处于它

一生中最亮的阶段，有可能和低质量恒星一样亮，此后会不断地冷却变暗，而 1 Ga的褐矮星
光度会低于恒星的最低光度，由此可以把它们和低质量恒星区分开。所以 Nakajima等人进行
了针对所有年龄在 1 Ga左右的近邻天体的巡天。他们从空间速度和 Hα发射线来判断这些低
质量恒星的年龄。从巡天数据中他们意外地发现了 Gl 229A附近有很暗的 Gl 229B，Gl 229A
的视差和自行已有测量，经过测量 Gl 229B的自行，排除了它是远距离的背景星，推导出它
们是有共同自行的双星。Nakajima等人根据 Gl 229B近红外光谱和其主星 Gl 229A的三角视
差距离得到了 Gl 229B的光度约为 4× 10−6L�，仅凭如此的低光度就表明它是褐矮星。不仅如

此，他们还用褐矮星冷却模型估算出它的质量约为 20倍木星质量，显示它确为褐矮星无疑；
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另外它的近红外光谱有明显的甲烷分子吸收线，这也是 Gl 229B是褐矮星的强有力证据。

在双星系统中搜寻褐矮星的更详细的叙述可以参见 Basri等人 2000年的工作
[15]
。

3.2 大面积深度巡天搜寻褐矮星

3.2.1 候选体的选择、测光与光谱证认

褐矮星在光学波段辐射较弱，对他们的搜寻一般需要在光学红端 (如 SDSS-z)，或者近红
外 (2MASS)、中红外 (WISE)进行。场区大面积搜寻褐矮星往往根据 L、T和 Y矮星在不同波
段的颜色特征从巡天数据中将它们分辨出来，选择为候选体；再经过测光、光谱认证确认它

们是 L矮星、T矮星或者 Y矮星；对于搜寻到的早-中型 L矮星，需要进一步证认它们是否为
褐矮星。以下介绍 L、T、Y矮星在不同波段的颜色特征，在本文 4.1节介绍如何证认一颗 L
矮星是褐矮星。

如图 5所示，L、T矮星在 2MASS H–Ks与 J–H双色图上被恒星、巨星等其他类型天体
隔开，L、T矮星分别占据了偏红和偏蓝的空间。Schmidt等人

[47]
2010年研究了 L、T矮星的

i–z、i–J、z–J、z–Ks和 J–Ks颜色随着光谱型的变化趋势，发现从早型到中型 L，z–Ks和 J–Ks
颜色持续变红，之后颜色转为变蓝，这个趋势持续到晚型 T。与 K波段相关的颜色突然转蓝，
原因是 K波段的 H2 的碰撞吸收引起了 K波段流量的减小。J–Ks(或 K)颜色也是常用的选择
L、T矮星候选体的判据，L矮星的 J–Ks通常在 0.5∼2.5，大多数情况下大于 1.0；T矮星 J–K
颜色通常在 0∼1.5，大都小于 1.0。Pinfield等人

[48]
2008年用 UKIDSS数据发现了 15颗 T矮

星，他们展示了 L、T矮星 Y–J、J–K、H–K、J–H，以及 z–J颜色特征，并且总结出 Y–J与 z–J
适合用于选择温度更低的 Y矮星候选体。

在中红外波段，Kirkpatrick等人
[27]

2011年报告了M、L、T和Y矮星WISE测光中W1–W2
和W2–W3颜色特征 (W1–W4对应的波长分别是：3.4，4.6，12.0，22.0 µm)。它们的W1–W2
颜色范围为 0∼4.25，随光谱型变晚，从 M0到 Y0持续变红。从早型 M到早型 L，颜色变化
缓慢；在中型 L 以后 W1–W2 快速地变红。L 矮星的 W1–W2 颜色在 0.3∼ 0.8 之间；T0 的
W1–W2平均值为约 0.6等，T5的平均为 1.5等，晚型 T超过了 3等；到了 Y0，W1–W2达到
4.2等。W2–W3也随光谱型从M0到 Y0单调变红，从M0到 Y0，其颜色范围在 0.25∼3.0之
间，但是误差较大，可能是因为W3的星等误差偏大。

由大面积深度巡天的数据得到的 L、T、Y矮星候选体，需经过测光观测证认目标源的真
实性以排除污染源。比如，在不同历元用不同的波段观测变星，可能会造成“假的”颜色偏

红，从而被误选为褐矮星候选体。测光证认不只是为了排除污染源，同时也可以为进一步的

光谱证认选取合适口径的望远镜。褐矮星的光谱认证，主要是根据特征线的有无，判断其是

否为 L或 T矮星，同时可以为其进行光谱分类。证认 L矮星只需用低分辨率 (R ≈ 2000)的
光学光谱或近红外光谱 (R ≈ 200)；而 T矮星温度低，所辐射的能量多在近红外波段，所以
证认 T矮星一般用低分辨率近红外光谱。这些光谱通常要求 2 m级以上的望远镜，如斯隆
(Sloan)巡天所用的 2.5 m望远镜，或口径更大的 8 m级的双子 (Gemini)和昴星 (Subaru)望远
镜、10 m级的凯克 (Keck)望远镜

[63]
等等。
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图 5 L、T矮星的 2MASS J–H与 H–Ks双色图
[30]

图中小点表示 2MASS中赤经、赤纬位置和 J、H、Ks星等在一定范围内的点源。实曲线表示巨星和矮星演化的曲线。实心三角形
表示 L矮星，实心圆点表示 T矮星，实心正方形表示 Gl 229B。阴影部分表示 S、C和M型小行星。虚线框是 Burgasser等人此项
工作中选择 T矮星候选体的颜色范围。

3.2.2 褐矮星搜寻——选择候选体的几个例子

在实际的候选体选择中，研究者往往根据巡天数据的测光波段，结合自行等其他参数具

体设定颜色界限选择候选体。Lodieu等人
[49]

2005年用 SuperCOSMOS Sky Surveys(又称 SSS
巡天

[50]
)巡天数据选取了颜色偏红的高自行样本，发现了一些早型 L矮星。偏红的颜色表示

它们是低温、低质量的天体，高自行则是希望选择邻近天体。虽然高自行通常暗示距离很小，

但也可能是其具有高空间速度。因此，这样选择 L 矮星候选体使得样本偏向晕成员。Chiu
等人

[51]
2006年用 SDSS的巡天数据非常仔细地挑选了一个 L、T矮星样本，满足 z <20.4，z

星等误差 <0.12，颜色 i–z>2.2。他们经过后续测光来证认这些候选体源的真实性，也排除了
一些颜色较蓝的类星体 (去除 z–J<1.5的天体)，最后经过近红外波段的光谱认证，发现了 71
颗 L、T矮星。Schmidt等人

[47]
2010年用了宽松的颜色标准 (i–z>1.4)，旨在建立一个能包括所

有早型 L的样本，样本中的候选体都有 SDSS光谱。去掉信噪比低的光谱，他们用 Covey等
人

[52]
2007年的方法为这些光谱定下初步光谱型，由此进一步选择 L矮星候选体，之后再直接

把这个 L矮星候选体样本中的光谱和标准光谱目视比较，选出 L矮星并最终确定它们的光谱
型。他们共发现了 484颗 L矮星，其中 200颗是新发现的。他们认为这批样本基本上没有颜
色偏差，并发现按以往的颜色判据选择的 L矮星使得所统计的 L矮星的颜色整体偏红，因此
以往的搜寻工作中可能漏掉了一些早型 L矮星。
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3.2.3 UKIDSS与WISE：Y矮星的发现

近期的巡天使得更冷的褐矮星得以被发现。比如 UKIDSS的科学目标之一就是搜寻最低
温的褐矮星和大质量行星。Burningham等人

[18]
2010年根据 T矮星的近红外特征颜色选择了

候选体样本，经过测光和光谱认证，最终发现了 47颗 T矮星。尽管 UKIDSS的科学目标包含
搜寻 Y矮星，但目前从 UKIDSS数据中还没有发现 Y矮星。

在中红外波段巡天的WISE空间天文望远镜无疑是搜索褐矮星的极好工具。Cushing等
人

[17]
2011年在具有近红外低分辨率、高信噪比光谱的观测数据中，根据 Y矮星的W1–W2颜

色特征 (W1–W2>4.0)选择 Y矮星的候选体，发现了 6颗 Y矮星。他们把其中 4颗定为 Y0，1
颗为 Y0p，1颗晚于 Y0。

3.3 已发现的极冷矮星

数目及分布：DwarfArchive(www.dwarfarchives.org)上统计了已发现的晚型 M矮星 (这
里所说的M矮星在近红外波段多被证认为早型 L矮星)、L、T和 Y矮星数目，目前已发现了
约不到 1300颗极冷矮星 (见图 6)，其中大部分都是褐矮星，只有小部分 L矮星可能是低质量
恒星，并非褐矮星。早型 L矮星的数目最多，在 L、T交接处数目较少，Y矮星目前所发现的
数目更少。在 L、T交接处晚型 L和早型 T矮星的缺乏，可能是显示了从晚型 L到中型 T演
化得非常快

[69]
，也可能是因为褐矮星的初始质量函数在早型 T矮星附近有最小值

[53]
。

距离：其中约 100颗 L、T矮星和部分新发现的 Y矮星
[54, 55]
有三角视差测量；其他的矮

星，可以根据光谱型-绝对星等关系 (或颜色-绝对星等关系)得到它们的光度距离。它们的距
离在几 pc到 200 pc之间，见图 6。目前已测量到视差的矮星距离一般在 100 pc以内，集中在
50 pc以内。

温度: Basri等人
[15]

2000年根据模型对 CsI和 RbI中性原子吸收线的模拟得出，对应于
L0–L8，L 矮星的表面温度为 1400∼2200 K；Kirkpatrick 等人

[15]
2000 年根据锂线在 L 矮星

中增强或消失的情况
[63]
判断 L 矮星的表面温度范围为 1300∼2000 K。T 矮星最高温度可达

1500 K，Lucas 等人
[35]
称 T 矮星的最低温度低至约 500 K。通过把目前发现的 Y 矮星观测

光谱与模型光谱相比较，这些已发现的 Y 矮星温度约为在 300∼500 K
[17]
。而木星的温度为

124 K
[58]
。

年龄：褐矮星 (极冷矮星)质量小，理论上可以存活很长时间。2008年 Burgasser总结了
对于不同情况下的褐矮星，探索其年龄的五个方法

[59]
。具体如下：(1)锂测试适合探索年龄在

10∼200 Ma晚型 M和早至中型 L矮星，它依赖于精准的演化模型，所得到的年龄精确度误
差约为 10%；(2)团星成员 (或双星、多星的伴星)的年龄可以根据星团 (或主星)年龄来判断，
对于团星和伴星误差分别为为 10%和 50%；(3)质量标准法适用于双星，求出其动力学质量
后，根据演化模型曲线可求出年龄，年龄误差在 10%∼20%；(4)表面重力法适用于所有天体，
由高信噪比光谱求出表面重力，进而根据重力求出年龄，但是精度较差约 50% ∼100%；(5)
运动学分析法，从统计上说天体年龄越老，空间速度弥散越大，据此可以推断出天体的年龄，

但此法不适用于单个天体，且误差很大，约 100%∼500%。
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图 6 (a)晚型M、L、T和 Y矮星数目的直方图。除了 DwarfArchive上的M、L、T矮星，还加入了 Schmidt
等人

[47]
2010年和 Kirkpatrick等人

[27]
2011年新发现的 L、T和 Y矮星。(b)晚型M、L、T和 Y矮星的

光谱型-距离图。除了视差所得到的距离，其他的距离由Marocco等人
[56]

2010年的近红外光谱型-绝对
星等多项式拟合关系 (求 T矮星距离)和Wang等人

[57]
2012年光学光谱型-绝对星等图多项式拟合关系

(求 L矮星距离)得到。

4 相关讨论

4.1 褐矮星的物理证认

晚型M矮星及早-中型 L矮星混杂了小质量恒星和大质量、年轻褐矮星。以下几种方法
可以证认一颗早型极冷矮星 (晚型M与早中型 L)是褐矮星。

锂测试是通过光学波段 6708 Å处 LiI线的有无和其等值宽度来测试锂丰度，从而判断目
标矮星是否能确定为褐矮星。锂测试最初由 Rebolo

[60]
在 1992年提出，它与目标矮星的年龄、

质量大小有很大关系。D’Antona和Mazzitelli
[61]

1985年发现，小于 60倍木星质量的天体其内
核永远不能达到锂燃烧的温度。而更大质量的褐矮星或恒星，在氢燃烧之前会燃烧掉其所有

的原初锂；原初锂一旦被烧掉，星体中的锂就很难再形成并达到原初的丰度。因此，大部分的

褐矮星内核将保留原初的锂丰度。然而，非常年轻的恒星 (小于 100 Ma)，其原初锂也还没被
烧掉，这将使得我们在恒星形成区用锂测试来证认褐矮星变得困难。Pavlenko等人

[62]
1995年

对锂线形成的研究表明，锂线在 1500∼3000 K的天体中最强，低于这个温度中性锂将转变为
锂分子化合物

[63]
。而低于这个温度的天体 (将会是晚型 L或 T矮星)，必定是褐矮星，不用再

进行判定。在星团中，由于星团成员的年龄已知，锂测试相对容易；在场星中锂测试虽然困难

却依然可行，如 Basri
[64]

1998年叙述了如何结合场星的有效温度和年龄范围来进行锂测试。

褐矮星有明确的质量范围，因此从质量上我们可以区别它们。然而质量不是直接观测量，
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一般根据模型计算得到质量或者从双星系统得到动力学质量。这些方法得到的往往只是一个

估计的范围，若范围较大，跨越了恒星质量下限，我们依然难以判定其是否为褐矮星。另外，

目前褐矮星的模型还不成熟，通过模型所得到的质量不是非常可靠。

对于年老的矮星，如果有可靠距离测量和较长波段范围光谱数据，也可以算出候选体的

光度、温度，并根据它的低光度低温度特征来判定它是否为褐矮星，就像 Gl 229B的情况。

除了位于星团或双星系统等特殊的早型极冷矮星，其它矮星若有高分辨率高质量光谱，

或根据可靠的模型而求出其质量、光度等参数，也能证认它们是否为褐矮星。虽然一部分 L
矮星尚未被证实是褐矮星，根据理论模型的预言，仍可以认为绝大部分 L矮星是褐矮星。在
实际工作中，褐矮星领域天文学家将“晚型 L、T型和 Y型矮星”的名称等同于“褐矮星”，
因为它们无需进一步证认，一定是目前倍受关注的褐矮星。

4.2 重力、金属丰度、尘埃和双星对光谱形状的影响

L、T、Y矮星的表面温度总体上随着光谱型的变晚而降低
[16, 28]
。然而，不像恒星光谱序

列只反映了温度序列，中型 L到中型 T，光谱型显得与温度无关，而是更多反映了大气层的
活动，即重力、金属丰度和大气尘埃对光谱形状的影响。有一些特殊的矮星，与相近的光谱

型比较，其近红外光谱会特别的偏红或偏蓝，这反映了重力、金属丰度或者大气尘埃的异常；

另外，误把不可分辨的双星当作单星也会导致其看起来光谱异常。这些因素都会影响 J–K颜
色，以至于即使发现了颜色很红或很蓝的 L矮星，也将很难马上分辨究竟是哪个因素导致了
异常。未来的挑战之一就是找到区分这些参数影响的可靠的光谱特征。理想情况下，我们应

该建立正常 L矮星的光学和近红外光谱型序列、亚矮星的光谱型序列以及低重力矮星的光谱
型序列。近红外波段光谱的新分类已经有所进展。Gorlova等人

[65]
2003年和McGovern等人

[66]

2005年已经获得了一些不同年龄的星团中年轻的晚型M矮星的近红外光谱，可以用来量化
重力的影响。Allers等人

[67]
2007年研究出几个指数，可以排除重力的影响来划分年轻的晚型

M和早型 L光谱型，也可排除红化的影响后来研究重力对它们的影响。针对不可分辨双星
的情况，可以通过用单星合成双星来比较和区分双星与单星的光谱，如 Burgasser等人

[68]
2007

年在近红外波段对合成双星进行的模拟分析。

4.3 L、T交接处“大鼓包”的形成原因
T矮星比 L矮星更冷，理论上其绝对星等应该比 L矮星暗。这在 H、K波段的光谱型-绝

对星等图上是符合的；但是在 J波段，中型 T矮星比晚型 L的 J波段星等亮大约 1.3星等，在
光谱型-绝对星等图上表现为“大鼓包”，见图 7。研究发现 L7和 T3.5之间的双星比更早型
或者更晚型矮星的双星数量更多。如果这个“鼓包”区域的所有矮星都是双星，那么实际上

分离双星后，光度可以降下来。但并不是每颗星都能成功地分开，即使分开了，光度最高也

只会下降 0.75星等，意味着这个“鼓包”仍然高出正常星等 0.5∼0.6星等。这个“鼓包”的原
因可能是因为 1 µm处大气层的不正常：Ackerman和Marley等人

[70]
2001年认为云覆盖范围

内“洞”的形成可能是 1 µm处多余流量的成因，类似于木星大气中 5 µm处的“洞”
[71, 72]
，这

些“洞”所在处没有“云”覆盖 (在木星某赤经赤纬范围内，大气上层的云层断缺)，氢分子等
吸收体相对较少，特定波长的光子可以从此处逃脱；他们认为 1 µm处 J波段的流量增加，原
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因与此类似。但是有人认为这种方式所产生的额外流量不足以解释 L、T转变处 J波段的“鼓
包”

[73]
。关于这个“鼓包”成因的解释还有其他说法，如 Tsuji等人

[74]
2003年提出的依赖于重

力的 L、T转变模型，Knapp等人
[23]

2004年提出的突然倾泻模型，等等。

图 7 (a)为光谱型-J波段绝对星等图上 L、T交接处的大鼓包；(b)为光谱型-K波段绝对星等图，绝对星等
随光谱型单调变暗。

实心圆点外加圆圈表示已知的密近双星。有 3颗双星其主星及伴星的光谱型和星等已知，图上已标出双星被拆分为单星时它们在
图上的位置，红色实心点表示主星，蓝色实心点表示次星。红色实线是对绝对星等作为光谱型的函数的多项式拟合

[69]
。

4.4 双星系统

很大一部分已发现的褐矮星处于双星系统或者多星系统中。可分辨的双星可以根据它们

的自行和视差等参数，判断它们是否真是双星系统，如 Gl 229(AB)双星。处于遥远的、不可
分辨的双星或多星系统中的褐矮星，则可以用视向速度法搜寻

[6, 75]
。主星与伴星质量相近的双

星，可以根据它们在光谱型-绝对星等图
[57]
、颜色-星等图

[43]
上的位置来辨识。伴星与主星质量

比小于 0.5且不可分辨的双星系统可以根据干涉测量分辨
[76]
。处于双星系统或者多星系统的

褐矮星特别受关注的原因是，能根据主星得到伴星的年龄、距离和金属丰度
[77]
。这些双星系

统可以为我们提供基准星，用来约束和改进模型。

4.5 L型亚矮星
A–K型亚矮星最早是由 Kuiper等人

[78]
1939年定义的，这些亚矮星是少数在光学波段的

颜色-星等图上位于主序以下 2∼3个星等的恒星，它们的金属丰度很低，空间速度很大。它们
是本地晕星和厚盘星的代表。L型亚矮星与这些高温的亚矮星有类似的性质与特征。L型亚
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矮星是目前已知的最暗、质量最小、位于晕里的矮星，将它们定义为 L矮星是因为总体上看
来它们的光谱和本地的 L矮星很相似，但是可以从其不正常的光谱来区分、辨认它们不是正
常的 L矮星：它们有相对强的金属氢化物的吸收线和碱金属的吸收线、近红外波段不寻常
的偏蓝颜色 (J–Ks= 0.10±0.03)

[79]
和属于晕成分的运动学特征 (高自行和高视向速度)。目前从

2MSSS，SDSS和 UKIDSS中一共只发现了 5颗 L亚矮星
[80–84]
。对于已发现的 L亚矮星，同样

需要根据质量、锂测试等方法来证认它是否为褐矮星。L型亚矮星的低光度 (有效温度低)和
低金属丰度，在约束模型方面有重要作用，在矮星的大气、恒星形成和星系星族成分的研究

中都很有意义
[79]
。

5 总结与展望

褐矮星是近 50年来兴起的研究领域，自从 1963年 Kumar第一次在理论上预言褐矮星
的存在，该领域在观测和理论上都得到了很大发展。褐矮星质量小、星等暗、颜色红 (是指光
学波段，并不能简单地说质量越小颜色越红。其近红外波段颜色受大气尘埃、金属丰度等影

响，具有独特的星等、颜色，如 T矮星 J–K颜色较 L矮星的偏蓝)，这对褐矮星的观测造成了
困难。早期，为了提高效率，对它们的搜寻多集中在近邻的星团和双星系统。1995年，Rebolo
和 Nakajima分别第一次发现了近邻星团中和双星中的褐矮星，Kumar对褐矮星的预言被证
明为正确无疑。之后更多褐矮星陆续被发现，天文学家得以根据一定数量的褐矮星样本，总

结其测光和光谱上的观测特征。因为大部分褐矮星具有不同于先前已建立的 O–M光谱型的
光谱形态与特征吸收线，在光谱学上，这些褐矮星又被区分为 L、T、Y矮星，而M型褐矮星
数目很小。随着大视场、长波段深度巡天的兴起，根据它们的这些观测特征，科学家开始搜

寻近邻场中的褐矮星，所发现的褐矮星数目快速增长。L、T、Y型矮星比 M矮星温度更低，
其光谱分类遵从MK分类系统的原则。L矮星的特征线不同于M矮星，其特征线为强中性碱
金属和金属氢化物吸收线，近红外波段强甲烷分子和水分子吸收线是 T矮星的标志，Y矮星
近红外波段出现氨分子吸收线。部分晚型M(一般晚于M7)、大部分 L、全部的 T以及已发现
的全部 Y矮星都是褐矮星。6颗 Y矮星是在WISE巡天数据中被发现的，由于 Y矮星还很
少，还不便于为其进行亚类分类。未来将会发现更多 Y矮星，其温度下限以及物理本质 (是
否会包括大质量气态行星)还有待探索。根据 DwarfArchive的统计，目前所发现的晚型M矮
星与 L、T、Y矮星共有 1200多 (不到 1300)颗，其中除了小部分 (主要是早-中型 L)可能是低
质量恒星，它们绝大部分都是褐矮星。

观测知识的积累必将推动理论工作的发展。更多基于双星系统、星团、三角视差测量的

基准矮星的观测将有效地改进目前并不成熟的褐矮星理论模型。反之，更成熟、完善的褐矮

星的模型能准确预言各参数对观测现象的影响，有助于解决第四章所提到的各种观测问题。

另外，褐矮星的模型、形成过程、磁场等具体内容在本文的讨论范围之外，需要另做专

门的讨论。
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The Searches and Observational Characteristics of Brown Dwarfs

WANG You-fen1,2, SHAO Zheng-yi1,3

(1. Key Laboratory for Research in Galaxies and Cosmology, Shanghai Astronomical Observatory, Chinese Academy

of Sciences, Shanghai 200030, China; 2. University of Chinese Academy of Sciences, Beijing 100049, China; 3.Key

Laboratory for Astrophysics, Shanghai 200234, China)

Abstract: Brown dwarfs are substellar objects which have masses in between the most massive

planets and the least massive stars. There are no stable hydrogen fusion in their interiors, although

large mass brown dwarf might have instant hydrogen fusion in their core. All brown dwarfs have

deuterium burning in their interiors. The L, T and Y dwarfs are cooler than M dwarfs. A small part

of late M, most of the L, all of the T and all of the up to date discovered Y dwarfs are brown dwarfs.

The hallmarks of L dwarfs in optical band are prominent absorption lines from neutral alkali

atoms and alkali hydrides like KI, NaI, FeH etc. In near infrared band, the hallmarks of T dwarfs are

strong H2O, CH4 absorption lines. The Y dwarfs have NH3 absorption lines in near infrared H band.

The spectral type classification of these ultracool dwarfs are based on MK spectral classification

system refering to the spectral indexes of the characteristic lines and the flux ratio that measuring the

reddening. Given very low masses, brown dwarfs are faint and red in optical band, therefore not easy

to be detected. In early days, scientists hunted for brown dwarfs in star clusters and binary systems

where very few candidates were found. Thanks to the launch of deep sky surveys in optical and in

NIR, recent years have seen a lot of discoveries of brown dwarfs. The L, T and Y dwarf candidates

are selected according to their characteristic color. Briefly, L dwarfs have red(J–K∼ 0.5–2.5) near

infrared color, T dwarfs have blue(J–K∼ 0.0–1.5) near infrared color, while the newly discovered Y

dwarfs have WISE W1–W2 color exceeding ∼ 4. Among these candidates, quite a lot were confirmed

through the photometry and spectroscopy fellow up.

Currently, more than 1200 ultracool dwarfs have been discovered. Methods for measuring their

distances, temperatures, ages are summarized in this paper. Several related questions, e.g., how to

judge whether a late-M or early-mid L dwarf is a brown dwarf or not, the origin of the J-band bump

on the spectral type - absolute magnitude diagram etc, are briefly discussed.

Key words: brown dwarf; L, T, Y dwarf; ultracool dwarf; spectral index
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