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摘要 偏心率是描述天体运动轨道的重要参数之一, 能够为揭示天体的动力学演化提供重要线索, 进而帮助理

解天体形成与演化的过程及背后的物理机制. 随着天文观测技术的不断发展, 人们对于天体运动轨道的研究已

经走出太阳系, 包含的系统也从大质量端的恒星系统延伸到了低质量端的行星系统. 聚焦天体轨道偏心率研究,

回顾了目前在恒星系统(包括主序恒星、褐矮星以及致密星)和行星系统(包括太阳系外巨行星以及“超级地球”、

“亚海王星”等小质量系外行星)方面取得的进展,总结了不同尺度结构下偏心率研究的一些共同之处和待解决的

问题. 并结合当下和未来的相关天文观测设备和项目, 对未来天体轨道偏心率方面的研究工作进行了展望.
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1 引言

著名的开普勒第一定律告诉我们, 太阳系内行

星围绕太阳的轨道都是椭圆, 并且太阳位于椭圆的

一个焦点上. 而椭圆的轨道偏心率e—焦距与半长

径的比值则表征了其轨道的“椭率”. 偏心率为0的

轨道为一个完美的正圆形, 而偏心率越接近1的轨

道形状则越“扁” (越偏离圆形). 对于太阳系内的八

大行星, 除了轨道周期P最短的水星(e = 0.206)外,

其他行星的轨道均为近圆轨道(e < 0.1, 平均轨

道偏心率约为0.04). 太阳系内行星轨道偏心率普

遍较低的特征, 成为了当前各种流行的太阳系形

成理论模型如: 长期轨道共振[1–4]、尼斯模型(Nice

model)[5–8]和大回转模型(Grand Tack model)[9]等

的基本设定之一. 而水星的高轨道偏心率也催生了

一系列研究太阳系内行星动力学演化过程的理论,

诸如“大碰撞”理论[10–11]以及其与太阳系内其他行

星(如木星)的长期相互作用理论[12–16]等.

早在1827年, Félix Savary便通过计算得到了

第1个完整的双星系统—大熊座Xi的轨道, 并且发

现该轨道为椭圆, 证实了牛顿力学与开普勒定律同

样适用于太阳系外的系统[17]. 此后, 关于双星系统

轨道偏心率的研究进展迅速, 其中天文学家们对包

括主序星、脉冲星以及褐矮星在内的各类双星系

统都进行了许多研究, 也取得了不少重要的成果.

然而, 受制于观测技术的精度, 上个世纪初人们唯

一能够获取精确轨道数据的行星系统只有我们所

在的太阳系. 直到1995年, 第1颗主序恒星周围的系

外行星飞马座51b被Mayor和Queloz发现[18]. 从那

以后, 人们才逐渐观测到越来越多的太阳系外行星
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系统并对它们的轨道偏心率进行了研究. 接下来,

本文将从恒星和行星两个不同尺度的系统来简要

回顾和总结轨道偏心率的研究进展.

2 恒星系统的轨道偏心率研究

在太阳系之外, 双恒星系统是非常常见的. 现

有的恒星形成理论一般认为恒星系统更容易以双

星甚至多星的形式形成[19][20]118 . 本节将主要介绍

双星系统的轨道偏心率测量方法及其偏心率分布

的相关研究概况.

2.1 恒星系统轨道偏心率的测量方法

双星系统大致可以分为以下4类: 目视双星、

分光双星、掩食双星以及天测双星. 这几种双星系

统也大致对应了其相应的观测方法: 目视双星一般

指主星以及伴星之间相隔较远, 可以直接被望远镜

分辨出来的双星系统; 而分光双星指的是通过观测

其光谱谱线位置变化所发现的双星系统; 掩食双星

指的是系统轨道倾角在90◦附近(轨道平面法线大

致垂直于视线方向)的双星系统, 其主星以及伴星

会周期性地发生掩食而导致亮度变化; 天测双星则

指通过探测主星在天球切面上产生的位置变化(由

伴星引力摄动导致)进而证认的双星系统. 这4种系

统之间可以有相交的部分, 即有的双星系统可以同

时使用多种方法进行探测. 而本小节将介绍在各种

探测方法中如何获取双星系统的轨道偏心率.

2.1.1 直接成像法

该方法更多地用于目视双星系统. 由于目视双

星系统中主星以及伴星的距离较远, 因而可以被望

远镜直接分辨出来. 而通过对目视双星系统的直接

成像, 我们就可以得到伴星(光度更暗的恒星)相对

于主星(光度更亮的恒星)的运动轨迹. 该运动轨迹

称为目视椭圆, 是恒星系统真实运动轨迹在天球切

面上的投影. 而根据目视椭圆以及椭圆上每一个点

的观测时间, 我们就可以通过开普勒定律以及牛顿

力学计算出恒星系统的包括偏心率在内的各轨道

根数[21].

2.1.2 光谱学方法

双星系统中的两个恒星的运动可以简单地看

做两质点围绕公共质心的二体运动, 因而恒星相对

于地球的位置会有一个周期性的变化. 只要双星系

统的轨道平面不是垂直于视线方向, 恒星围绕质心

的运动速度总会有一个沿视线方向的分量, 即视向

速度. 视向速度大小表征了恒星远离或者靠近我们

的快慢, 当恒星靠近观测者时, 由于多普勒效应, 其

光谱谱线将会发生蓝移(频率升高); 当恒星远离观

测者时, 其谱线则会发生红移(频率降低). 通过该

方法观测到的双星系统则称为分光双星. 通过拟合

分光双星的视向速度曲线, 我们就可以得到双星系

统的轨道偏心率[20]79 .

2.1.3 测光方法

若双星系统的轨道平面法线垂直于视线方向,

即系统的轨道倾角在90◦附近时, 我们就可以观测

到双星系统内主星以及伴星的相互掩食. 而这样的

掩食会导致系统的亮度周期性下降, 其中下降更大

的一次掩食称为主掩, 较小的一次则称为次掩. 通

过持续观测系统的亮度变化, 我们就可以得到双星

系统的光变曲线. 通过该方法观测的双星系统称之

为掩食双星. 而通过对掩食双星系统光变曲线的拟

合, 我们就可以获得系统的轨道偏心率[22–25].

2.1.4 天体测量方法

天体测量方法是另外一种检测恒星相对于其

系统公共质心运动的方法. 与光谱学方法不同(视

线方向, 垂直于天球切面), 该方法测量的是恒星投

影在天球切面上的运动(横向运动), 与直接成像法

类似. 但天体测量方法测量的是主星相对于系统公

共质心的运动, 因而即使在系统内伴星较暗无法被

观测到的情况下也可以使用. 通过对主星运动的测

量, 我们就可以获得系统的轨道偏心率[26]. 著名的

哈勃太空望远镜(Hubble Space Telescope, HST)以

及Gaia太空望远镜都能够进行这样的测量.

2.1.5 脉冲星计时法

脉冲星计时法针对的是存在着高速自转中子

星的双星系统. 高速自转的中子星会连续不断地发

射周期性电磁脉冲信号. 而双星系统内脉冲星相对

于质心的运动导致了其相对于地球位置的周期性

变化, 由于光速恒定, 该距离变化会导致其发射的

脉冲信号到达地球的时间发生变化. 而通过对于该

时间残差的拟合, 我们就可以得到其偏心率[27–29].
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2.2 主序双星系统

天文学家们对于双星系统的轨道偏心率的研

究早期受限于严重的样本选择效应[30–31], 但随着

天文观测技术的不断发展, 对双星系统的轨道偏心

率分布逐渐有了系统性的研究, 并且产生了清晰且

一致的研究结果[32–40].

2.2.1 偏心率分布

早在1937年, Ambartsumian[41]就提出双星系

统在经过充分的动力学演化之后, 应该会达到一个

能量均分的状态. 在该状态下, 双星系统的轨道偏

心率将会趋向于麦克斯韦热力学分布. 即, 若以Pe

∼ eη表示双星轨道偏心率的概率密度函数(Pro-

bability Density Function, PDF), 则有Pe = 2e. 也

就是说服从麦克斯韦热力学分布的双星系统其η ∼
1[42–44]. 然而, 对于短周期的双星系统, 由于受到较

强的引力潮汐作用, 其轨道偏心率应普遍为较小的

数值, 因而偏心率分布对应于较小的η值. 例如对于

轨道周期小于10 d的类太阳双星有η = −0.8[45]. 然

而即便对于受引力潮汐作用不太明显的中长周期

(大于100 d)的类太阳双星系统, 其轨道偏心率分

布依然更趋于均匀分布(η ∼ 0), 而非热力学分

布[39, 45], 如图1所示. 图1中展示了不同轨道周期

(图中的logP即lg(P/d))的类太阳双星系统的偏心

率分布, 其中横坐标为相对偏心率(e/emax), 纵坐标

为相对偏心率所对应的累积分布函数(cumulative

distribution function, CDF)值. 其中[45]:

emax = 1−
Å
P

2 d

ã− 2
3

, P > 2 d (1)

为双星系统的轨道周期处所对应的最大偏心率. 该

式的含义为: 双星系统的最小轨道周期为2 d, 当轨

道周期刚好为2 d时, 该系统的轨道偏心率正好为0.

图中还以黑色点线标注出了η分别为−1, 0 (均匀分

布)以及1 (热力学分布)所对应的偏心率分布, 可以

看到, 不同周期的双星系统的偏心率分布(图中以

不同颜色的实线表示)都位于η = 1的分布之上, 且

更接近于η = 0的分布. 这就暗示了此类恒星系统

可能经历了一些其他减小轨道偏心率的动力学过

程. 而对于轨道周期最小的一组双星(图中的紫色

实线), 其偏心率分布则位于η = 0与η = −1之间,

其对应η值也最小, 这则是上述所提到的引力潮汐

作用的结果.

图 1 不同轨道周期的类太阳双星的轨道偏心率分布, 其中e/emax为

相对偏心率, 不同颜色的实线表示的是不同轨道周期(lg (P/d))的类

太阳双星. 3条点线则分别代表偏心率分布指数η = −1、0、1的偏心

率分布. 本图来自文献[45].

Fig. 1 The eccentricity distributions of solar-like binary

stars with different orbital periods, e/emax stands for relative

eccentricity and the solid lines with different colors represent

the binary stars with different orbital periods (lg (P/d)).

Three dotted lines denote the eccentricity distributions with

distribution index η = −1, 0, 1, respectively. Figure is

adopted from Ref. [45].

2.2.2 偏心率与轨道周期关系

早在1936年Finsen等人就对双星的轨道偏心

率-周期分布进行了研究, 并发现了双星的轨道

平均偏心率与周期呈现正相关[46]. 该分布可以用

引力潮汐作用[47–48]很好地解释: 双星的周期越短

其所受到的引力潮汐作用就越强, 因而短周期的

双星有着更小的轨道偏心率以及更短的观测圆化

周期(Circularization Period, CP)[49]. 双星的观

测圆化周期是系统年龄的单调函数, 如图2所示.

图2展示了不同年龄的类太阳双星系统的偏心率-

周期(lg(P/d))散点图, 其中(a)–(h)子图分别对应不

同年龄的双星子样本, 图中平行于横轴的实线对

应e = 0.01, 而曲线则为图中散点的拟合函数e(P ).

曲线与平行线的交点就是上述提到的CP, 即e(CP)

= 0.01 (严格来说e(CP)应该为0, 但是实际观测中

一般会选取一个略大于零的值, 如此处的0.01[49]).

从图中可以看出, 更年老的双星系统有着更大的观
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测圆化周期. 这是由于更年老的双星经历了更长时

间的引力潮汐作用, 因而潮汐圆化作用使得更长周

期系统的轨道偏心率归零[49].

同时, 随着轨道周期的增加, 引力潮汐作用逐

渐减弱, 其对于双星系统轨道偏心率的影响也逐渐

减小. 如图3所示, 图中展示了中等轨道周期(101.2–

102.4 d)的类太阳双星的轨道偏心率分布, 其中横

坐标为双星的轨道偏心率, 纵坐标为该偏心率对应

的CDF值. 红色实线代表年老双星(年龄τ大于30亿

年), 而蓝线代表年轻双星(年龄τ小于7亿年). 可以

看到, 年老与年轻双星的轨道偏心率-周期分布基

本一致[45]. 上述这些针对双星系统轨道偏心率-周

期分布的研究, 都为引力潮汐理论提供了重要的观

测约束.

图 2 不同年龄的类太阳双星系统的轨道偏心率-周期(lg(P/d))分布, (a)–(h)表示不同年龄的双星子样本. 左侧为年轻双星系统(年龄数百万至数亿

年), 右侧为年老双星系统(年龄数十亿年), 图中标注了每个子样本的CP (d). 本图来自文献[49].

Fig. 2 The e-lg(P/d) distribution of solar-like binary stars with different ages, panels (a)–(h) represent binary star sub-samples

with different ages. Left side of the figure represents the young binary stars (with age of a few to hundreds of Myr) and the right

side represents the old binary stars (with age of Gyr), the circularization period CP (d) is labeled in each panel. Figure is

adopted from Ref. [49].
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图 3 不同年龄(τ)的中等周期类太阳双星系统的轨道偏心率分布, 本

图来自文献[45], 其使用数据来源于文献[49], 已标注于图中. 其中3条

点线则分别代表分布指数η = −1、0、1的偏心率分布.

Fig. 3 The eccentricity distribution of solar-like binary stars

in intermediate period with different ages (τ), figure is

adopted from Ref. [45], and the data used in this figure are

from Ref. [49], which is labeled in the figure. And three

dotted lines denote the eccentricity distributions with

distribution index η = −1, 0, 1, respectively.

双星系统的偏心率分布指数η应该随着轨道周

期的增加、引力潮汐作用的逐渐减弱, 而逐渐增

大并趋向于η = 1 (麦克斯韦热力学分布). 对于

大质量的早型恒星(大于5M�)所在的双星系统, 其

显然符合这样的规律, 如图4所示. 图4展示了不同

类型恒星的偏心率分布指数η在轨道周期lg(P/d)

上的分布. 其中红色代表晚型恒星(质量M1为0.8–

5M�), 蓝色代表早型恒星(质量M1 > 5M�). 可以

看到, 蓝色的点以及点线(拟合函数η(P ))随着周期

的增大逐渐趋向于η = 1 (热力学分布). 然而, 对

于包括类太阳恒星在内的晚型(0.8–5M�)双星系统

(红色的点以及点线), 其轨道偏心率分布指数η

随轨道周期增加到一定数值后便不再增加[40, 45].

其中晚型双星系统在短周期(轨道周期101.2 d以内)

部分与早型双星系统的差异仍然可以用引力潮汐

理论解释: 潮汐作用在温度更低的晚型恒星中比早

型恒星更加有效[50–52]. 而周期更长时的差异则表

明两类恒星经历了不同的动力学演化过程. 例如:

早型双星系统内有3个以上恒星的概率相较于晚型

双星系统要更高, 因此早型恒星可能经历了更剧烈

的动力学演化过程; 而质量更小的晚型恒星可能在

其更长的前主序阶段经历了更加有效的轨道圆化

过程[45].

图 4 不同类型恒星的η-lg(P/d)分布, 本图来自文献[45].

Fig. 4 The η-lg(P/d) distribution of different stars, figure is

adopted from Ref. [45].

2.3 褐矮星系统

褐矮星一般认为是质量小于约0.08M�的一类

天体, 其位于赫罗图中M型红矮星的右侧. 由于其

较低的质量,褐矮星无法点燃氢到氦的核聚变过程,

因而又被称为“失败的恒星”. 传统的理论一般认为

褐矮星与恒星类似, 是由分子云坍缩(自上而下)形

成的[53–54], 但自下而上的核吸积模型也有可能形

成质量达到数十倍Mjup的天体
[55–56]. 由于褐矮星

的质量介于恒星和行星之间, 对褐矮星轨道偏心率

的研究可以让我们更好地比较其与恒星以及行星

之间的异同, 为这两部分天体的形成与演化理论提

供重要的线索.

2.3.1 偏心率分布

短周期的褐矮星受到引力潮汐的作用较强, 因

而轨道周期12 d以内的褐矮星有着显著较小的轨

道偏心率[57]. 而中短周期(P ∼ 1–104 d, 轨道半长

径a在20 AU以内)的褐矮星, 其轨道偏心率分布与

短周期的主序双星的轨道偏心率分布较为接近. 而

对于中长周期(P ∼ 103–105 d, 轨道半长径a为5–

100 AU)的褐矮星而言, 引力潮汐的作用已经非常

微弱, 因而这部分褐矮星也有着相应更大的平均

轨道偏心率[58–59]. 如图5所示, 图中展示了中短周
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期(虚线)和中长周期(实线)褐矮星的轨道偏心率分

布. 图中横坐标为褐矮星轨道偏心率, 纵坐标为偏

心率对应的CDF值. 可以看到中短周期褐矮星的

轨道偏心率分布指数η大约在0到−1之间, 而中长

周期褐矮星的轨道偏心率分布则接近于热力学分

布(η在0到1之间). 这与主序双星的η-P分布有着相

似的规律, 即: 随着轨道周期的增加, 褐矮星的轨道

偏心率分布也逐渐趋向于热力学分布. 这就暗示着

褐矮星与主序双星也经历了相似的动力学演化过

程.

图 5 褐矮星的轨道偏心率分布. 中短周期(P ∼ 1–104 d,

a < 20 AU, 图中虚线)褐矮星数据来源于文献[57], 中长周

期(P ∼ 103–105 d, 轨道半长径为a ∼ 5–100 AU, 图中实线)褐矮星

数据来源于文献[58]. 其中3条点线则分别代表分布指

数η = −1, 0, 1的偏心率分布.

Fig. 5 The eccentricity distributions of brown dwarfs. The

data of close brown dwarfs (P ∼ 1–104 d, a < 20 AU, dashed

line) are collected from Ref. [57], the data of wide brown

dwarfs (P ∼ 103–105 d, a ∼ 5–100 AU, solid line) are

acquired from Ref. [58]. And three dotted lines denote the

eccentricity distributions with distribution index

η = −1, 0, 1, respectively.

2.3.2 偏心率与轨道周期关系

由于引力潮汐的作用, 主序双星系统中的轨道

偏心率与周期呈现较为显著的正相关关系. 而褐矮

星虽然有着更小的质量, 其依然在短周期受到较

强引力潮汐作用的影响. 如图6所示, 图中正方形

表示不同周期褐矮星的轨道偏心率. 可以看到, 褐

矮星的轨道偏心率-周期分布总体与主序双星类似,

也呈现正相关性, 即: 周期越大的褐矮星有着更大

的轨道偏心率. 且图中褐矮星的轨道偏心率-周期

分布基本与双星相同的上限emax (图中灰色虚线,

(1)式)符合. 褐矮星与主序双星相似的轨道偏心率-

周期分布, 是对引力潮汐理论的又一次重要验证.

图 6 褐矮星的轨道偏心率-周期散点图, 数据来自于文献[57]. 图中虚

线为(1)式.

Fig. 6 The orbital eccentricities v.s. periods of brown

dwarfs, data are collected from Ref. [57]. The dashed line in

the figure represents Eq. (1).

2.3.3 偏心率与褐矮星质量关系

褐矮星系统的轨道偏心率分布还与其质量有

关. 如图7所示, 图中展示了中短周期褐矮星以及行

星的轨道偏心率-质量散点图. 其中蓝色正方形散

点表示行星, 红色圆点表示小质量褐矮星(质量小

于42.5倍木星质量Mjup), 黄色三角形散点则表示

大质量褐矮星(质量大于42.5Mjup). 由于图中的

行星和褐矮星的质量数据大部分来源于视向速度

(Radial Velocity, RV)方法, 而由该测量方法单

独得到的天体质量数据与其轨道倾角存在简并,

即其只能获得天体的M sin i, 其中M为天体质量,

i为天体轨道倾角. 但一般而言大部分褐矮星或行

星的轨道倾角都在90◦附近(即轨道接近边缘朝向,

sin i ∼ 1), 因而M sin i与真实质量M往往不会有

量级上的差距. 图中的质量数据包含了这一部分

只有RV测量的褐矮星或者行星, 其质量也因此对

应于最小值. 从图7中可以看到, 褐矮星的偏心率
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分布在质量42.5Mjup处有一个较为明显的分界, 说

明这两类褐矮星可能有着不同的起源. 对于质量小

于42.5Mjup的褐矮星, 其轨道偏心率与质量呈现反

相关, 而质量大于42.5Mjup的褐矮星则没有表现出

明显的规律. 这暗示小质量的褐矮星可能形成于

原行星盘中, 随后由于盘内其他大质量行星(褐矮

星)的散射作用进而导致其偏心率被激发. 因此, 对

于这部分质量小于42.5Mjup的小质量褐矮星, 其轨

道偏心率与质量的反相关关系就可以解释为: 质量

越大的褐矮星越难以被激发产生更大的轨道偏心

率. 而且, 这部分小质量褐矮星的轨道偏心率-质

量分布上限可以由Ford等人所提出的行星-行星散

射模型[60]很好地解释. 图7中两条紫色曲线分别对

应于质量为20Mjup以及25Mjup的大质量行星(褐矮

星)散射作用所能产生的轨道偏心率上限, 可以看

出其与小质量褐矮星的偏心率-质量分布符合得较

好. 这就说明小质量褐矮星也经历了部分与巨行星

相似的动力学演化过程.

图 7 系外行星以及褐矮星的轨道偏心率-质量(包括M sin i)散点图, 图片来自文献[57]. 其中两条紫色曲线对应于文献[60]中的模型, 已在图中标注.

Fig. 7 The orbital eccentricities v.s. masses (including M sin i) of brown dwarfs and exoplanets, figure is adopted from Ref. [57].

Two purple lines correspond to the model from Ref. [60], as labeled in the figure.

2.4 致密星系统

致密星是主序恒星演化过程的最终产物, 根据

恒星质量的大小, 其在演化的最后阶段可能成为白

矮星、中子星或黑洞. 而如果恒星死亡时产生的超

新星爆发没有扰乱双星系统, 主序双星系统就会演

变成包含致密星的双星系统. 而这样的系统如果包

含有快速自转的中子星(脉冲星), 我们就可以使用

前面所提到的脉冲星计时法进行探测, 进而得到系

统的轨道信息.

2.4.1 偏心率与轨道周期关系

由于致密星有着非常强的引力场, 在系统内的

伴星也演变成致密星之前, 系统内的潮汐作用会非

常明显, 因而系统内轨道偏心率的圆化作用也会非

常强. 因此, 理论上致密双星的轨道偏心率都应该

非常接近于0. 然而, 如图8所示, 致密星系统的轨道

偏心率-周期分布明显分为两类[61]. 图中的正方形

散点表示有着较大质量伴星的脉冲星系统(双中子

星系统), 其有着较大的轨道偏心率(e > 0.01); 而

圆形散点则表示有着小偏心率的系统, 主要为有着

较小质量伴星的脉冲星(中子星)-白矮星系统.

对于伴星质量更小的中子星-白矮星系统, 由

于引力潮汐作用, 其普遍有着非常小(< 0.01)的轨

道偏心率. 然而, 如果只考虑引力潮汐作用, 对此类
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引力作用极强的系统来说其轨道偏心率还是“太大

了”. 这是由于在白矮星形成之前, 系统内巨星的对

流包层中存在密度涨落, 而这样的涨落导致中子星

在轨道运动与物质吸积的过程中受到了吸积流的

作用进而激发了系统的轨道偏心率. 该激发作用与

轨道周期呈正相关, 其所能激发的平均轨道偏心率

如图8中的黑色虚线所示. 该理论结合潮汐作用可

以较好地解释中子星-白矮星系统的轨道偏心率-周

期正相关性[29, 61, 63].

图 8 致密星系统的轨道偏心率-周期散点图, 数据来自文献[62]. 其中

正方形点表示双中子星系统, 圆点表示中子星-白矮星系统, 虚线对应

于文献[29]中的模型.

Fig. 8 The orbital eccentricities v.s. periods of compact

stars, data are collected from Ref. [62]. The squares stand for

the double neutron star systems, the circles stand for

neutron star-white dwarf systems, and the dashed line

represents the model from Ref. [29].

而对于有着更大质量伴星的双中子星系统, 其

中后形成的致密星在诞生时受到的超新星爆发作

用如果不是完全各向同性的, 就会产生一个踢出速

度(kick velocity), 进而激发系统的轨道偏心率[64],

而该机制所能激发的最大偏心率也与周期有着一

定的正相关性[65]. 同时, 对于周期越长的双中子星

系统, 在年轻中子星形成之前, 系统内原先的中子

星所能吸积的巨星物质就越少(恒星需要更长的时

间才能充满洛希瓣)[66]. 因此, 在系统内后形成的

中子星所产生的超新星爆发就会抛射出更多的物

质, 从而激发系统产生更大的轨道偏心率[65]. 这就

导致了双中子星系统的轨道偏心率与周期也呈现

一定的正相关性, 如图9所示. 图9中展示了3族双中

子星(以及两个星团中的中子星系统)系统的轨道偏

心率-周期散点图. 其中蓝色圆点代表i族, 这类双中

子星有着相对较小的轨道偏心率, 且系统内的两个

中子星会在哈勃时间(宇宙年龄)内并合; 黄色三角

形点代表ii族, 这类双中子星有着较大的轨道周期

(P > 1 d)以及分布较广的轨道偏心率, 其在哈勃时

间内不会产生碰撞并合, 十字型点(J1807-2500)代

表年老(年龄为805 Myr)球状星团中的中子星系

统, 隶属于ii族; 绿色方形点代表iii族, 这类中子

星有着较小的轨道周期以及较大偏心率, 这类

系统往往处于碰撞并合的临界状态, 其年龄约

为1亿年左右, 星形点(B2127+11C)代表年轻(年龄

为97 Myr)球状星团中的一个中子星系统, 也隶属

于iii族. 与每个点相连的曲线则代表该系统的偏心

率-周期演化轨迹, 曲线的右端对应该系统更早时

间点所处状态. 由于相对论效应, 有着更短周期

以及更高偏心率的双中子星系统会产生更强的引

力波辐射, 进而在更短的时标内碰撞并合[61, 67–68],

所以双中子星的偏心率-周期分布还受到根据广义

相对论计算得到的等龄线的限制, 图中的4条实线

则展示了4条这样的等龄线. 从图中我们可以看到,

双中子星系统的偏心率-周期分布大致呈现正相关.

同时, 双中子星的演化轨迹则反映了该类系统的轨

道偏心率和周期都将随着年龄的增长而变小. 但

双中子星的偏心率-周期分布实则更多受到等龄线

的影响, 其中iii族系统的年龄最小(1亿年左右), 其

基本位于100 Myr的等龄线附近, 这类系统内的两

个中子星随后将会并合并从偏心率-周期图上消失;

而ii族系统的年龄跨度最大, 其包含系统的年龄从

数百万年至数百亿年不等, 这则是由于这类系统基

本位于所有等龄线之内;而i族系统由于在第1到4条

等龄线之间, 其年龄跨度则相对ii族较小, 大约在百

万年到十亿年之间.

致密星系统的轨道偏心率-周期分布, 不仅仅

可以用于鉴别不同类型的系统, 还为这些系统的动

力学演化过程提供了重要的线索, 同时也为潮汐理

论以及广义相对论提供了重要的验证.
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图 9 双中子星系统的轨道偏心率-周期分布图, 本图来自于文献[69].

Fig. 9 The orbital eccentricities-period distribution of

double neutron stars, figure is adopted from Ref. [69].

2.4.2 偏心率与伴星质量关系

有着较低轨道偏心率的双中子星系统, 可能是

由电子俘获型超新星爆发所产生的. 电子俘获型

超新星爆发不同于一般的铁核坍缩型超新星爆发,

该爆发主要由恒星的氧氖镁核中的镁以及氖的电

子俘获过程触发[70–71]. 电子俘获型超新星爆发前,

恒星的氧氖镁核的质量大约为1.37–1.47M�, 且爆

发所导致的质量抛射小于0.2M�, 因而该过程所能

产生的踢出速度较小[65, 72–73]. 该过程所对应的较

小的踢出速度以及质量抛射, 则可以比较好地解

释部分中子星系统相对较低的轨道偏心率. 由于

这样的过程一般倾向于发生在质量更小的中子星

系统中[66], 双中子星系统的伴星质量应该与轨道

偏心率存在一定程度的正相关[65, 74], 如图10所示.

图10中展示了双中子星系统的轨道偏心率-伴星质

量散点图. 由于双中子星系统的质量主要来源于

脉冲星计时法, 该测量方法单独得到的天体质量数

据与RV方法相似, 其质量同样与轨道倾角存在简

并, 因此图中的部分系统的质量对应于其最小质量

M sin i. 从图中我们可以看到, 双中子星系统的伴

星质量与轨道偏心率确实存在一定程度的正相关.

然而由于样本数量较少, 该结果还需要未来的相关

研究进一步确认.

2.4.3 偏心率与自转周期关系

中子星的自转加速源自于对伴星物质的吸积,

而吸积物质的时间越长、质量越大, 其自转速度也

就越快, 即自转周期越短. 相应的, 系统内的年老中

子星所吸积的物质越多, 其伴星在超新星爆发时所

抛射的物质就越少, 因而对新生中子星产生的偏心

率激发作用也就越小. 因此, 中子星的自转周期应

该与其轨道偏心率呈现正相关, 该正相关性最早由

McLaughlin等[75]以及Faulkner等[76]在2004年发现.

然而, 如上述所提到的, 短周期的高偏心率双中子

星系统由于引力波辐射作用明显, 其会在很短的

时间内碰撞并合. 但这类系统同时也有着相对更长

时间的物质吸积过程, 因此有着更快的自转速度.

由于这部分自转周期较短且偏心率较高的系统有

着更短的寿命, 我们可能会更难以观测到它们. 因

此, 我们所观测到的双中子星系统的轨道偏心率-

自转周期正相关性有可能是选择效应所导致的[77].

图 10 双中子星系统的轨道偏心率-伴星质量(包括M sin i)散点图,

数据来自于文献[74].

Fig. 10 The orbital eccentricities v.s. companion masses

(including M sin i) of double neutron stars, data were

collected from Ref. [74].

不过, Dewi等人通过模拟数据排除了短周期双

中子星系统的影响, 进一步证实了该相关性[78]. 同

时, Dewi等人的研究还发现: 双中子星系统所表现

出的轨道偏心率-自转周期正相关关系还能对其所

受到的踢出速度进行限制[78], 如图11所示. 图11展

示了不同踢出速度下模拟系统的偏心率-周期散点

图,其中黑色圆点表示模拟中产生的双中子星系统,
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红色方形和三角形点则表示观测数据. 从图中我

们可以看到, 过大的踢出速度(左图)会导致双中子

星系统的轨道偏心率-自转周期正相关性消失, 只

有踢出速度适中(右图)的时候才能产生较好的偏心

率-自转周期正相关性.

(a) s2 = 190 km s-1 (b) s2 = 20 km s-1

图 11 双中子星系统的轨道偏心率-自转周期分布, 其中红色方形和三角形点表示观测数据, 黑色圆点表示模拟数据, σ2表征踢出速度的大小. 本图

来自于文献[77].

Fig. 11 The orbital eccentricities v.s. spin period of double neutron stars, the red squares and triangles represent the observed

data and the black circles represent simulation data, while σ2 represents the magnitude of kick velocity. Figure is adopted from

Ref. [77].

3 行星系统的轨道偏心率研究

由于观测技术精度的限制, 人们在19世纪末

之前的很长一段时间内, 都未能实现对太阳系外

行星系统的观测. 直到1992年, Wolszczan和Frail才

第1次通过脉冲星计时法找到了第1个系外行星系

统—射电脉冲星PSR 1257+12所在的系统[79]. 随

后, 随着天文观测技术的不断发展, 2019年的诺贝

尔奖获得者Mayor和Queloz才通过RV法在1995年

找到了第1颗主序恒星周围的系外行星—飞马

座51b[18]. 此后, 天文学家们通过以RV法与凌星

法(Transit)为主的各种新兴的探测手段, 发现了成

百上千颗太阳系外行星, 逐步开启了对系外行星轨

道偏心率的研究.

3.1 行星系统的轨道偏心率的测量方法

系外行星的探测其实很大程度上与双星系统

相似, 只是系统内的伴星质量从恒星级别下降到了

行星级别, 而这也对观测设备有了更高的要求. 本
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节将对照2.1节恒星系统轨道偏心率的测量方法,介

绍同类型方法在行星系统内的应用.

3.1.1 直接成像法

与目视双星的观测方法类似, 理论上系外行星

的轨道测量也可以使用望远镜对行星系统直接进

行成像观测, 进而获取行星点光源的轨道运动从而

通过计算得到其轨道偏心率. 然而, 由于行星与恒

星的亮度相差巨大: 对于距离地球10 pc、恒星-行

星之间角距(角分辨率)为0.5 arcsec的围绕类太阳

恒星运动的类木行星, 其相对于恒星的亮度(可见

光波段对比度)大约只有10−9; 而对于类地行星, 其

对比度则只有10−10[80–81]. 这样的精度要求是现有

的设备无法达到的. 目前的系外行星成像探测一般

只能针对于周期较长(恒星-行星角距较大)以及年

轻的温度较高的自发光(亮度较大)巨行星, 且一般

会采用红外波段进行观测(对比度可提升2–3个量

级)[82–86]. 而对主要亮度来自对主星光源的反射作

用, 且距离宿主恒星又较近的行星, 其直接成像探

测则需要等待运用了各种提高角分辨率以及对比

度技术的新一代设备如: 能在更高对比度的中红外

波段进行探测的詹姆斯·韦布(James Webb Space

Telescope, JWST)空间望远镜[87–88]、我国空间站

巡天望远镜(China Space Station Telescope, CS-

ST)上配备的冷行星成像星冕仪(Cool-Planet Ima-

ging Coronagraph, CPIC)[89]、夏威夷斯巴鲁望远

镜上所配备的极自适应光学系统SCExAO (Subaru

Coronagraphic Extreme Adaptive Optics)[90–91]以

及智利马哲兰望远镜(Magellan Telescope)所配备

的极自适应光学系统MagAO-X (Magellan Adap-

tive Optics - XAO)[92]、美国国家航空航天局(Na-

tional Aeronautics and Space Administration, NA-

SA)的罗曼太空望远镜(Roman Space Telescope)

上配备的改进星冕仪CGI (Coronagraph Instru-

ment)[93–94]; 即将建成的30 m级大口径望远镜: 夏

威夷的TMT望远镜(Thirty Meter Telescope)[95]、

欧洲南方天文台(European Southern Observatory,

ESO)的ELT望远镜(Extremely Large Telescope)[96]

和智利的GMT望远镜(Giant Magellan Tele-

scope)[97]; 下一代空间望远镜: NASA的HabEx

(Habitable Exoplanet Observatory)[98]和LUVOIR

(Large UV / Optical / Infrared Surveyor)[99]等

等[80, 100–101].

3.1.2 视向速度(RV)法

与前面所提到的观测分光双星的光谱学方法

类似, RV法是通过探测恒星相对公共质心的运动

(由行星引力摄动所导致), 进而间接对行星进行探

测. 同样, 通过观测恒星谱线的红移与蓝移, 我们

就可以获得其视向速度曲线. 随后通过拟合恒星

的视向速度曲线, 就可以获得行星的轨道偏心率.

不过, 相对于分光双星的观测, 系外行星的探测对

设备精度有着更高的要求(如探测类木行星需要达

到∼ 10 m/s的精度[102]).这就是为什么直到1995年,

天文学家们才第1次成功通过该方法探测到系外行

星. 但在那之后, RV法便迅速地发展了起来并被

广泛运用于系外行星探测, 该方法也成功发现了大

量的系外行星, 如ESO的高精度视向速度行星搜索

器HARPS (High Accuracy Radial Velocity Planet

Searcher)[103]. 然而, 虽然视向速度测量已然成为

目前测量系外行星偏心率的重要方法之一, 其仍然

存在一些缺点: 如对于信噪比(Signal to Noise Ra-

tio, SNR)较低以及偏心率特别大的行星, 其RV曲

线的拟合难度较大, 因而测量结果的误差也相应更

大[100]; 再有, RV方法本身也存在一定的观测选择

效应, 即其相对更容易探测到短周期大质量的系外

行星[100, 104–106].

3.1.3 凌星法(Transit)

系外行星探测的另一种主要方法是“凌星法”

(transit), 该方法具有代表性的设备就是美国国

家航空航天局(NASA)的开普勒(Kepler)太空望远

镜[107]. 凌星法与掩食双星的观测方法类似, 都是

基于天体测光的原理. 当行星的轨道倾角在90◦附

近时(轨道平面的法线垂直于视线方向), 在其经过

主星前方时, 将会引起系统亮度下降(主掩); 当其

运动到主星后方时, 也会由于行星对恒星的反射光

消失而导致系统亮度略微下降(次掩). 凌星法后来

居上地取代了RV法成为了发现系外行星最多的探

测方法. 空间项目如NASA的Kepler以及TESS太空

望远镜(Transiting Exoplanet Survey Satellite)通

过凌星法证认了数千颗系外行星[107–109], 此外地面

项目如: 匈牙利的自动望远镜网络HATNet (Hun-
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garian Automated Telescope Network)、超广角寻

找行星计划WASP (Wide Angle Search for Plan-

ets)以及ESO的NGTS巡天(Next-Generation Tran-

sit Survey)等也通过该方法发现了大量的系外行

星[110–113]. 通过对凌星的光变曲线进行拟合, 可以

获得行星的轨道倾角(在90◦附近)以及轨道偏心率.

但是, 对于类木行星与类太阳恒星而言, 使用凌星

法所产生的光变曲线, 由轨道偏心率引起的恒星光

变曲线变化约为10−5量级(单位为归一化恒星流量,

即光变曲线的纵坐标)[114]. 这个量级的精度要求远

远超过RV法同等误差水平下测量偏心率对仪器的

要求, 因而单独通过拟合恒星的光变曲线难以获得

行星的轨道偏心率. 也因此, 目前只有小部分的系

统能够通过该方式获取行星的轨道偏心率[115–116].

不过, 对于一个包含了多个行星凌星数据的凌

星样本, 则可以通过行星的凌星持续时间比值T/T0

(Transit Duration Ratio, TDR)对样本内行星的轨

道偏心率分布进行研究[117]. 但该方法要求对样本

宿主恒星密度参数有较为准确的刻画[117–120].

另外, 当凌星系统中不止有一个行星时, 系

统内的其他行星(无论是否凌星)会对凌星行星产

生引力摄动, 而这样的摄动会使得凌星行星的凌

星中心时刻发生变化(Transit Timing Variations,

TTV). TTV与行星的质量和轨道构型相关,因而通

过对于凌星行星的TTV拟合, 就可以获得行星(凌

星行星以及摄动行星)的质量以及轨道偏心率等信

息[121–125].

3.1.4 天体测量法

与恒星系统的轨道测量类似, 行星系统的轨

道测量也可以通过天体测量方法进行, 即: 探测恒

星相对其公共质心运动(由行星引力摄动引起)投

影在天球切面上的运动. 天体测量法可以提供

全面的行星轨道三维刻画以及无耦合的行星质

量测量. 该方法偏向于发现近邻(距离地球近)且

距离主星较远(轨道半长径更大)的行星. 对于近

邻(10 pc)的类木行星至少需要达到毫角秒(mas)的

观测精度才能实现探测; 而对于类地行星则需要达

到微角秒(µas)的精度,后者对于现有的观测设备而

言几乎是无法实现的. 对于欧洲航天局(European

Space Agency, ESA)的Gaia卫星, 其最高可以达到

数十µas的精度[126–128], 而地面观测设备的精度基

本在∼ 100 µas的量级[129–134]. 因而目前只有少量

的巨行星通过天体测量的方法被证认, 例如Gaia最

近的第3次数据释放(Gaia Data Release 3, Gaia-

DR3)也仅提供了少量巨行星的天测数据[128]. 对

于质量更小的类地行星, 其探测则需要仰仗下

一代天体测量卫星如: ESA的Theia卫星[135]以及

结合了可见光波段和近红外波段(Near Infra-

Red, NIR)的GaiaNIR卫星[136], 还有我国的CHES

(Closeby Habitable Exoplanet Survey)[137–138]. 其

中我国的CHES卫星计划对太阳系近邻的类太阳恒

星进行持续监测, 精度预计达到亚微角秒, 进而实

现宜居带类地行星的探测以及三维轨道刻画.

3.1.5 脉冲星计时法

第1个被证认的太阳系外行星系统PSR 1257 +

12, 其主星并非是主序恒星, 而是一颗射电脉冲

星PSR 1257+12[79]. 而这个系统内的系外行星, 正

是通过计时法发现的. 与探测双星系统的脉冲星计

时法类似, 该方法也是通过拟合电磁脉冲信号到达

地球时间变化的残差(由行星引力摄动导致的)进而

得到行星的偏心率. 同时该方法还可以拓展应用于

一些双星系统[100, 139]、白矮星系统[100, 139–140]以

及极端水平分支恒星(sdB恒星, 即部分类太阳恒星

的后续演化阶段)[100, 139, 141–146]系统. 由于这些系

统也能够稳定地发射周期性电磁信号, 因此我们同

样可以使用计时法去探测其中的行星并得到行星

的轨道偏心率. 然而, 由于适用于该方法的系统较

为稀少, 因而目前通过该方法探测到的系外行星并

不多.

3.2 偏心率分布

21世纪初, 随着RV法被广泛运用于系外行星

探测, 大量的巨行星以及部分类海王星行星被证认

(RV方法发现的系外行星又称多普勒行星). 这

些多普勒行星有着中等的平均轨道偏心率(ē =

0.29)[147].

与双星系统不同, 系外行星不仅仅受到引力

潮汐作用的影响. 研究其轨道偏心率分布还需要

考虑如行星-行星、行星-原行星盘以及行星-恒星

(系统内伴星或其他飞掠恒星)等相互作用的影

46-12



64卷 辛科霆等: 天体运动的轨道偏心率研究概述—从恒星系统到行星系统 4期

响[60, 149–161]. 图12中展示了不同轨道周期的系外

行星偏心率分布, 从中我们可以看到, 对于短周期

(P < 10 d)的系外行星(图中虚线), 其偏心率分布

指数η最小(接近−1). 而中短周期(1–104 d)和中长

周期(103–105 d)系外行星(图中点划线和实线)的轨

道偏心率分布则非常接近, 其η均在0到−1之间.

图 12 太阳系外行星的轨道偏心率分布. 其中短周期(P < 10 d, 图

中虚线)系外行星数据来源于NASA Exoplanet Archive (NEA)1,

数据采集时间为2022年5月31日. 中短周期(P < 104 d, a < 20 AU,

图中点划线)系外行星数据来源于文献[148], 中长周

期(P ∼ 103–105 d, 轨道半长径为a ∼ 5–100 AU, 图中实线)系外行

星数据来源于文献[58]. 其中3条点线则分别代表分布指数η = −1、

0、1的偏心率分布.

Fig. 12 The orbital eccentricities distribution of exoplanets.

The data of short-period (P < 10 d, dashed line) exoplanets

are collected from NASA Exoplanet Archive (NEA) on 2022

May 31, the data of close exoplanets (P < 104 d, a < 20 AU,

dot-dashed line) are acquired from Ref. [148], the data of

wide exoplanets (P ∼ 103–105 d, a ∼ 5–100 AU, solid line)

are acquired from Ref. [58]. And three dotted lines denote

the eccentricity distributions with distribution index

η = −1, 0, 1, respectively.

目前所发现的大部分系外行星都属于中短周

期行星(轨道周期为1–104 d, 轨道半长径a在20 AU

以内), 这些行星与上述中短周期的褐矮星以及短

周期主序双星系统的偏心率分布的相似性(η均在0

到−1之间)说明: 系外行星在短周期区域同样受到

了引力潮汐作用的影响. 特别是其中受到引力潮汐

作用最强的短周期行星(P < 10 d), 其偏心率分布

指数η更接近于−1.

然而, 与大质量主序双星以及褐矮星不同的

是, 对于中长周期103–105 d (轨道半长径a在5–

100 AU)的行星, 即便其基本不受到宿主恒星引力

潮汐作用的影响, 其轨道偏心率分布指数η值并没

有趋向于热力学分布的1, 反而与中短周期行星非

常接近, 这就暗示了中长周期行星可能与中短周期

行星有着相近的偏心率分布[58–59]. 而这可能是因

为相对于褐矮星以及双星, 行星所受到的潮汐作用

较弱, 且其中受到潮汐作用影响明显的短周期行星

只占中短周期行星的很小一部分, 因此潮汐作用对

中短周期行星整体偏心率分布影响较小. 而中短周

期行星和中长周期行星的偏心率分布则可能主要

受到了上述所提到的其他作用的影响, 且这些作用

对中短以及中长周期行星偏心率的影响要显著强

于引力潮汐作用. 这些结果表明, 行星与褐矮星以

及主序双星所经历的动力学演化过程有着很大的

不同. 不过需要指出的是, 目前探测到的中长周期

行星样本主要是由直接成像方法发现的巨行星所

组成. 而这类行星数目相比于中短周期行星要少得

多, 因此目前所得到的轨道偏心率分布可能一定程

度上受到了选择效应的影响[58]. 因此, 中长周期行

星的偏心率分布及其与中短周期行星偏心率分布

的相似性还需要未来相关研究的进一步确认.

现有的系外行星样本的偏心率测量方法主要

为视向速度(RV)方法, 而这类多普勒行星的样本

主要以巨行星以及类海王星(冰巨星)为主. 其无法

反映质量更小的诸如“超级地球” (super-Earth)以

及“亚海王星” (sub-Neptune)的偏心率分布情况.

而这类行星却占据了当前发现的系外行星总数中

的很大一部分. 虽然这类行星并不存在于太阳系

中, 其普遍存在于其他类太阳恒星系统中. 大约30–

50%的类太阳恒星周围都有着该类行星的身影, 而

对于红矮星等更小且温度更低的恒星, 其周围这些

行星则更加常见[162–167]. 然而, 这类行星受制于现

有仪器的观测精度水平, RV方法对其偏心率测量

的完备性较低, 且在中长轨道周期处严重受制于观

测选择效应. 因而对这类行星的偏心率分布的研究

还需要等待未来观测技术的进一步提升.
1https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/
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3.3 偏心率与行星多重性的关系

目前发现了大量的系外行星, 超过一半的行星

为单行星系统. 不少研究人员通过将行星分为单行

星系统和多行星系统, 分别研究这些系统的轨道偏

心率, 并发现单行星系统的偏心率显著高于多行星

系统的偏心率[168–173]. 例如: Xie等人通过郭守敬

望远镜(Large Sky Area Multi-Object Fiber Spec-

troscopy Telescope, LAMOST)所获得的高精度恒

星参数, 使用TDR方法对Kepler行星的偏心率进行

研究, 发现单行星系统平均偏心率在0.3左右, 而多

行星系统偏心率在0.04左右[172]. 如图13所示, 图中

展示了不同行星个数Kepler系统的TDR分布. 我们

可以看到, TDR的分布随着系统凌星数(表征行星

系统内行星数目多重性)的减小而越弥散, 即: 凌星

数越大, σe越小(凌星数小的CDF曲线越靠左, 凌星

数大的CDF曲线则靠右). 这里的σe表征了偏心率

的大小, σe越大, TDR的分布越弥散(CDF曲线越靠

左), 行星的平均偏心率越大. 这一现象称为轨道偏

心率的二分性(“Eccentricity Dichotomy”)[172].

图 13 开普勒行星样本的TDR分布(TDR分布越弥散, 则暗示着行星

轨道偏心率e越大), 不同颜色的线表示不同的系统内探测到的凌星行

星个数(表征行星系统内行星数目多重性). 其中“tranet”指代由凌星

方法发现的系外行星. 本图来自文献[117].

Fig. 13 The TDR distribution of Kepler sample (larger

dispersion of TDR distribution implicates larger orbital

eccentricity), different colors represent for different transit

planets’ number (represent system multiplicities). The word

“tranet” stands for transiting planet. Figure is adopted from

Ref. [117].

这样的行星轨道偏心率与系统内行星多重性

的反比关系, 其实与我们太阳系的特征是相符的,

即: 多行星系统趋向于近圆共面轨道. 关于轨道偏

心率二分性的形成机制, 有不少理论解释, 例如

“自然选择效应”, 即: 在多行星系统中, 较低的轨

道偏心率才能确保系统内长期动力学演化的稳定

性[168, 174–175]; 此外, Chen等人还发现Kepler行星

样本中, 凌星行星数目越多的系统年龄越小, 这则

反映了系统内的动力学过程可能会逐渐激发行星

的轨道偏心率以及相互轨道倾角, 从而使得年老恒

星周围的凌星行星数目减少, 并使得单凌星系统的

行星轨道偏心率更高[176]; 还有一部分研究认为系

统外部的巨行星会激发内部行星的偏心率, 并减少

观测到的系统内的行星数目, 从而导致观测到的单

行星系统偏心率偏大, 多行星系统偏心率更小[177];

此外, Mustill等人认为, 系统外部的恒星对内部行

星的长期作用也会激发行星偏心率并减少系统的

行星数目[178]; 而Moriarty和Ballard则通过调整原

行星盘中的参数, 复现了轨道偏心率的二分性[179].

3.4 偏心率与轨道周期关系

多普勒行星的轨道偏心率-周期分布与双星非

常相似, 也有着平均偏心率随轨道周期上升的趋

势. 但是相比于双星系统, 无论是在引力潮汐作用

不显著的中长周期区域, 还是在引力潮汐作用显著

的短周期范围内, 多普勒行星都同时有着高偏心率

以及低偏心率两组行星. 这就说明了多普勒行星的

偏心率-周期分布不单受到引力潮汐作用限制, 还

受到行星与其他行星以及原行星盘的相互作用的

影响[147–148]. 此外, Winn等[148]根据引力潮汐作用

对多普勒行星的轨道偏心率给出了一个随周期变

化的上限, 该上限与上述提到的(1)式基本相符, 且

与行星的轨道周期呈正相关, 如图14所示. 图14中

展示了目前探测到的系外行星的轨道偏心率-周期

散点图, 从图中我们可以看到系外行星的偏心率与

周期呈现正相关, 且基本符合(1)式给出的上限, 这

与褐矮星以及主序双星非常相似. 而系外行星偏心

率-周期分布与双星以及褐矮星系统的相似性, 则

又一次为引力潮汐作用提供了验证.
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然而, 如上述中提到的, 现有的系外行星样本

的偏心率测量方法主要为视向速度(RV)方法, 其受

到观测选择效应的影响, 对于长周期小质量行星的

探测完备性非常低, 因而目前的数据仅仅足以支

持短周期轨道偏心率的研究. 而对于这部分行星,

Correia等[180]发现轨道周期小于5 d (引力潮汐作用

显著)的类海王星(3–9倍地球半径R⊕)有着显著大

于零的轨道偏心率. 且这些类海王星的轨道偏心率

与周期并没有明显的关联,这显然与潮汐理论不符.

因而他们提出存在着激发短周期小质量行星轨道

偏心率的机制.

图 14 系外行星轨道偏心率-周期散点图, 图中数据采集自NASA Exoplanet Archive, 采集时间: 2022年5月31日. 虚线表示(1)式.

Fig. 14 The orbital eccentricities v.s. periods of exoplanets, the data were collected from NASA Exoplanet Archive on 2022 May

31. The dashed line in the figure represents Eq. (1).

而近期, Shin等人发现[181]对于短周期(轨道周

期150 d以内)的小质量(质量小于30倍地球质量

M⊕)系外行星,其轨道偏心率与周期则呈现反相关,

如图15所示. 图15中展示了短周期小质量系外行星

的轨道偏心率-周期散点图. 图中灰度表示散点的

密度分布, 红色直线与阴影则表征了散点的偏心

率-周期分布趋势, 该趋势表现为:

Ecc = −0.09+0.01
−0.01 lg(Per/d) + 0.2+0.01

−0.01 , (2)

其中Ecc为轨道偏心率, Per为轨道周期, 红色阴影

区域表示该模型在数据点误差范围内重新采样104

次所对应的104个拟合结果(表征模型误差范围). 相

比于一个没有任何趋势的水平常数拟合, 该反相关

模型的p值达到了10−4 (即在104次拟合中, 该模型

均优于常数拟合). 这说明了对于短周期小质量行

星, 其偏心率-周期存在反相关性的可能性非常高.

而该规律与双星以及巨行星的偏心率-周期正相关

性完全相反. 该现象主要是由角动量赤字(Angular

Momentum Deficit, AMD)转移效应引起的. 这就

暗示了小质量行星与巨行星以及双星有着不同的

动力学演化历史, 且某些行星-行星相互作用对小

质量行星则会产生不一样的效果[181].

图 15 短周期小质量系外行星轨道偏心率-周期分布图[181]

Fig. 15 The orbital eccentricities-periods distribution of

small exoplanets in short period[181]
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3.5 偏心率与行星质量关系

多普勒行星的轨道偏心率与行星质量存在一

定的正相关性[147–148], 如图16所示. 图16中展示了

目前所探测到的系外行星以及褐矮星轨道偏心率-

质量分布图. 由于图中包含了单独由RV法发现的

行星, 因此这部分行星的质量同样由M sin i表示.

从图中我们可以看到, 行星质量与轨道偏心率总体

呈现正相关关系, 这可能与小质量行星相比于巨行

星更多发现于多行星系统中有关[182], 这也对应了

前面所提及的行星轨道偏心率与系统内行星多重

性的关联, 即: 多行星系统中的行星平均轨道偏心

率要更小(系外行星系统的轨道偏心率二分性).

图 16 褐矮星以及系外行星轨道偏心率-质量(包括M sin i)散点图, 其中系外行星数据来自于NASA Exoplanet Archive, 数据采集时间

为2022年5月31日; 褐矮星数据来自于文献[57].

Fig. 16 The orbital eccentricities v.s. masses (including M sin i) of brown dwarfs and exoplanets, exoplanet data is collected

from Exoplanet Archive on 2022 May 31; brown dwarf data is collected from Ref. [57].

同时, 图16中的两条点划线(M = 30M⊕和M

= 42.5Mjup)还将图内散点分为了3部分, 而虚线(褐

矮星)和两条点线(行星)则分别标注了相应区域内

褐矮星(行星)的偏心率-质量分布上限. 对于中间

部分的系外巨行星(30M⊕以上)以及最右侧的小质

量褐矮星(42.5Mjup以内), 其轨道偏心率与质量都

存在一定程度的反相关(图中右侧点线). 该反相

关性体现了: 类似于小质量褐矮星系统, 巨行星

系统的偏心率分布可能也受到了行星散射作用的

影响[60, 157], 并暗示了小质量褐矮星和巨行星可

能有着一样的起源, 且都经历了相似的动力学演

化过程[57]. 除此之外, 对于最左侧的小质量行星

(30M⊕以内), 其轨道偏心率与行星质量似乎也

有着一定程度的反相关性. 而这部分行星的偏心

率-质量反相关性, 则很可能是由于前面所提到

的AMD转移效应所导致的. 与行星散射模型类似,

AMD转移模型描述的也是行星之间的长期相互作

用对行星产生的影响[13, 183]. 由于质量更小的行星

受AMD转移作用的影响更加明显, 因而能够产生

更大的轨道偏心率.

3.6 偏心率与主星金属丰度关系

多普勒行星的轨道偏心率与其主星金属丰度

有着一定的正相关性[148]: 如图17所示. 图17展示

了不同金属丰度主星周围行星的偏心率-质量散点

图. 其中圆点代表贫金属系统(金属丰度小于太阳),

方形点代表富金属系统(金属丰度大于或类似于

太阳). 我们可以看到, 在图中大偏心率(e > 0.6)

的范围内, 贫金属的行星明显更少. 总体来看, 主

星富金属行星的平均轨道偏心率也要大于主星贫
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金属的行星. 也就是说, 对于类木巨行星(M >

80M⊕), 其轨道偏心率与金属丰度存在显著的正相

关性[184–185]. 这是因为: 主星富金属的系统有着固

体质量更大的原行星盘, 并得以形成更多且质量更

大的行星, 进而引发更剧烈的行星-行星相互作用

并激发系统内的行星产生更大的轨道偏心率[184].

图 17 不同金属丰度的恒星周围的系外行星轨道偏心率-质量(包括M sin i)散点图, 图中数据采集自NASA Exoplanet Archive, 采集时间:

2022年5月31日.

Fig. 17 The orbital eccentricities v.s. masses (including M sin i) of exoplanets around stars with different metallicities, the data

was collected from NASA Exoplanet Archive on 2022 May 31.

对于小质量行星而言, 从图17来看, 其轨道偏

心率与金属丰度的正相关性似乎较为微弱. 对于这

部分系外行星, Van Eylen等人利用开普勒凌星行

星样本, 结合星震对其宿主恒星的精确刻画, 研究

了Rp < 6R⊕行星的轨道偏心率-金属丰度分布, 未

发现二者有明显的关联[171]. 而Mills等人利用CKS

(California-Kepler Survey)的数据, 研究了Rp <

4R⊕行星的行星平均轨道偏心率与主星金属丰度

的关系, 发现偏心率高的小质量行星更多地出现在

富金属恒星周围[173]. 近期, An等人结合LAMOST

数据的研究进一步证实小质量行星(Rp < 4R⊕)的

轨道偏心率与其宿主恒星金属丰度存在正相关

性[186].

3.7 偏心率与相互倾角关系

与轨道偏心率类似, 系统内行星之间的相互

轨道倾角也能够为其动力学演化历史提供关键线

索, 进而帮助我们理解行星的形成与演化过程. 对

于太阳系内的天体, 包括巨行星的卫星、小行星以

及海外天体(trans-Neptunian object, TNO), 其轨

道偏心率与轨道相互倾角呈现很好的线性正相关.

而系外多行星系统也同样遵循这个规律, 如图18所

示[172]. 图18中展示了TNO、小行星带、Kepler多

行星系统、太阳系内八大行星、土星卫星系统、

天王星卫星系统以及卫星木星系统的平均轨道偏

心率-平均相互轨道倾角分布. 图中点线ē = 2̄i

将整幅图分为了两个区域, 其中阴影区域代表ē <

2̄i的参数空间. 可以看到, 所有的数据点均处于阴

影区域, 并且基本符合对角虚线(ē = ī), 这与目前

的行星形成理论模型相吻合[187–188]. 此外, 我们还

可以看到, 系外多行星系统不仅有着较小的轨道偏

心率(ē < 0.1), 其系统内行星轨道还趋向于共面(平

均相互轨道倾角ī < 6◦), 这与我们的太阳系八大行

星非常相似.
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图 18 太阳系内天体以及太阳系外多行星系统(Kepler样本)的平均轨道偏心率-平均相互轨道倾角分布, 本图来自文献[172]

Fig. 18 The mean eccentricities v.s. mean inclinations of Solar System’s objects and exoplanets (Kepler multiples), figure is

adopted from Ref. [172]

4 总结与展望

本文在恒星系统(主序星、褐矮星以及致密

星)和行星系统(太阳系外巨行星以及“超级地球”、

“亚海王星”等小质量系外行星)两种尺度结构下,

介绍了天体系统中轨道偏心率的相关研究进展. 这

些研究在轨道偏心率的分布特征以及偏心率与其

他的天体性质, 诸如轨道周期、质量、自转周期、

金属丰度等的关系方面取得了丰富的成果. 同时,

这些针对不同类型天体的轨道偏心率研究, 还有着

一些共通之处和许多共同的关注点. 这才使得轨道

偏心率的研究不仅仅能在本类天体系统中进行, 还

能同时与其他种类的天体系统进行对比, 探究不同

系统形成与演化过程中的相似以及不同, 进而深层

次地揭示其背后的物理机制. 关于这些共通之处以

及共同关注点, 本文主要总结以下几点:

(1)轨道偏心率分布与热力学分布的对比

通过对比天体系统轨道偏心率分布与热力学

分布(η = 1)之间的差异, 可以了解该天体系统所

经历动力学演化过程的剧烈程度. 短周期的天体系

统几乎都由于较强的潮汐作用而有着小于零的η值,

与热力学分布相差较大. 而对于中长周期的大质量

主序双星以及褐矮星系统, 其偏心率分布基本与热

力学分布相符. 但对于小质量的晚型双星以及系外

行星, 即便是中长周期的系统也与热力学分布偏离

较远, 这暗示了它们的动力学演化过程相对更加平

静,且可能经历了某些促使轨道偏心率减小的机制.

(2)轨道偏心率与周期的关系

本文所介绍的偏心率研究中, 几乎所有的天体

系统(除了短周期的小质量太阳系外行星)的轨道偏

心率都与轨道周期呈现正相关, 如图19所示. 图19

汇总了主序双星、系外行星以及褐矮星的轨道偏

心率-周期分布图, 图中虚线表示(1)式. 从图中我们

可以看到, 对于所有这些天体系统, 其轨道偏心率

与周期均呈现正相关, 并且基本符合(1)式所给出

的包络线. 该结果告诉我们, 大质量端的天体都一

定程度上经历了相似的动力学演化过程. 其中, 引

力潮汐对天体轨道的圆化作用扮演了非常关键的

角色. 而各种天体的偏心率-周期正相关性, 也为引

力潮汐作用在不同质量尺度上提供了验证与限制.

也正是由于这样的正相关性在天体的大质量端非
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常明显, 短周期小质量行星所表现出来的偏心率-

周期反相关性才显得格外突出. 这种正反相关性的

差异暗示了天体在大质量端和小质量端可能经历

了不同的动力学演化过程.

(3)轨道偏心率分布与质量的关系

总体上, 对于主序双星以及系外行星, 质量更

小的恒星以及行星都有着相对更小的平均轨道偏

心率, 这反映了恒星以及行星系统在小质量端所经

历的动力学演化过程相对温和,倾向于动力学“冷”.

不过, 对于小质量(< 42.5Mjup)的褐矮星系统、系

外巨行星以及小质量系外行星, 其轨道偏心率与质

量均呈现一定程度的反相关性. 该反相关性主要由

系统内的行星(褐矮星)之间的相互作用所导致: 大

质量的行星(褐矮星)受到的作用更弱, 因而所激发

的偏心率也就更小. 这就说明了不同质量以及类型

天体的动力学演化背后存在着类似的机制.

虽然目前关于轨道偏心率的研究取得了许多

重要的成果, 但同时也还存在着一些问题和不足.

对于主序双星系统, 目前许多样本缺乏对质量以及

年龄的准确测量, 因而其偏心率-质量分布以及偏

心率随时间演化的相关研究还不是很充分; 对于

褐矮星以及致密星系统, 由于样本数量有限, 其偏

心率研究也受到了一定限制; 而对于系外行星系

统, 受到观测完备性以及选择效应的影响, “亚地

球” (sub-Earth)、类地行星、“超级地球”以及“亚

海王星”等小质量行星的样本数量较少, 因此其偏

心率的研究还很不完善. 同时许多行星系统的宿主

恒星缺乏精确的恒星参数刻画, 也一定程度上限制

了行星偏心率与主星性质关系的研究.

图 19 双星、褐矮星以及系外行星轨道偏心率-周期散点图, 其中双星数据来自于文献[189]; 系外行星数据来自于NASA Exoplanet Archive, 数

据采集时间为2022年5月31日; 褐矮星数据来自于文献[57]. 图中虚线表示(1)式.

Fig. 19 The orbital eccentricities v.s. period of binary stars, brown dwarfs and exoplanets, the binary star data are collected

from Ref. [189]; exoplanet data are collected from NASA Exoplanet Archive on 2022 May 31; brown dwarf data are collected

from Ref. [57]. The dashed line in the figure represents Eq. (1).

展望未来, 伴随着天文观测技术的发展, 许多

目前和未来的天文观测设备以及项目都将有助于

天体偏心率的相关研究, 以上很多问题可能在不远

的将来就能得到解决并迎来新的重大进展.

对于双星系统, NASA的TESS望远镜[109]、

ESA未来的PLATO (PLAnetary Transits and Os-

cillations of stars)望远镜[190]以及我国正在计划的

地球2.0 (ET2.0)太空望远镜[191], 可以发现大批的
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掩食双星并提供大量的恒星测光数据; 第5代斯

隆数字巡天(Sloan Digital Sky Survey V, SDSS-

V)[192]、 我国的郭守敬(LAMOST)望远镜[193]以

及未来的30 m级望远镜(如: TMT[95], ELT[96]和

GMT[97]), 可以为分光双星提供海量光谱测量数

据; 欧空局(ESA)的Gaia太空望远镜[194]还有下一

代天体测量卫星Theia[135]、GaiaNIR[136]以及我国

的CHES[137–138]能够为大量的双星系统提供高精

度的天体测量数据. 上述所提到的这些设备和项

目, 将能够使褐矮星以及主序星的样本数量得到

极大的扩充, 同时还能对系统内天体的质量、年

龄以及轨道进行更加精准的刻画, 进而完善现有

恒星系统轨道偏心率的相关研究. 同时随着2015年

引力波第1次被探测到之后[195], 多信使天文时代已

然来临. 引力波对于探测致密星系统有着非常大的

帮助, 而未来的LISA (Laser Interferometer Space

Antenna)[196]以及我国的“天琴”、“太极”[197–198]空

间引力波探测设备, 不仅能够扩充中子星系统的样

本, 还将能够对双白矮星以及黑洞所在双星系统的

轨道进行刻画[199–200], 进而大幅度扩充现有的致密

星系统样本, 为理解双星系统的形成与演化提供更

多关键的线索.

对于行星系统, 上述所提到的诸如SDSS-V以

及LAMOST, 将可以为其宿主恒星的性质提供精

准的刻画; TESS望远镜则接替了Kepler望远镜的

工作, 继续使用凌星法搜寻系外行星, 不断扩充系

外行星样本; JWST[201]望远镜也将同时通过直接

成像和凌星的方法对若干行星系统进行研究; 此

外, Gaia望远镜将在其第4次数据释放(DR4)中给

出众多巨行星系统的天体测量数据, 并提供这些系

统的三维轨道刻画[202]. 而对于包括“亚地球”、类

地行星、中长周期“超级地球”和“亚海王星”在内

的小质量行星样本的完善以及轨道刻画, 则要仰

仗下一代的观测设备. 如下一代太空凌星望远镜:

PLATO和我国的ET2.0等; 下一代太空天体测量

望远镜: Theia、GaiaNIR以及我国的CHES等; 适

用于直接成像与超高精度RV法的下一代地面30 m

级望远镜: TMT、ELT和GMT等;结合了下一代自

适应光学以及星冕仪的地面以及空间直接成像设

备: SCExAO[90–91]、MagAO-X、Roman-CGI[93–94]、

HabEx[98]、LUVOIR[99]以及我国的CSST-CPIC[89]

等. 上述这些设备和项目, 在扩充系外行星样本的

同时还能提供行星系统宿主恒星的参数刻画, 这将

进一步完善行星系统轨道偏心率的相关研究, 进而

帮助我们更清楚地理解它们的形成与演化过程.

除了恒星系统和行星系统, 天体轨道偏心率

的研究还将在未来进一步延伸到尺度更小的卫星

系统. 目前关于卫星系统的认识基本仅局限于太

阳系, 不过其在轨道偏心率方面已经展现了一些

和行星系统的共通性, 如偏心率-相互轨道倾角关

系(图18). 近年来, 人们在太阳系外已经发现了数

个系外卫星的候选体[203–205], 对太阳系外卫星系统

探测的序幕正在逐渐揭开. 可以预见, 在不远的将

来天体轨道偏心率的研究将在这个新的领域取得

丰硕成果.
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Orbital Eccentricity of Celestial Motion—from Stars to Planets

SHIN Ke-ting1,2 AN Dong-sheng1,2 XIE Ji-wei1,2 ZHOU Ji-lin1,2

(1 School of Astronomy and Space Science, Nanjing University, Nanjing 210023)
(2 Key Laboratory of Modern Astronomy and Astrophysics, Ministry of Education, Nanjing 210023)

ABSTRACT The orbital eccentricity is one of the key parameters to describe the orbit of celestial bodies,
which can provide important clues to reveal their dynamical evolution, and thus help to understand their
formation and evolution processes along with the physical mechanisms behind them. The continuous
improvement of observational technologies enables us to explore the orbit of celestial bodies beyond the
Solar System, i.e., from stellar systems to planetary systems. Focusing on the orbital eccentricity of celestial
bodies, this paper reviews the progress in stellar systems (including the main sequence stars, brown dwarfs,
and compact stars) and planetary systems (including gas-giants, low-mass exoplanets such as “super-
Earth” and “sub-Neptune”), and summarizes several similarities and issues among the investigations of
orbital eccentricity under different scales. Finally, based on the ongoing and future astronomical facilities
and missions, we discuss the future prospect on eccentricity studies of stellar systems, extrasolar planetary
systems and even extrasolar satellite systems.

Key words planets and satellites: formation, planets and satellites: detection, binary star systems,
planetary systems, orbital eccentricity
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