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一、恆星與行星形成 

恆星誕生於重力塌縮的星際雲氣，在中央產生恆星，而旋轉越來越快的雲氣因為角動量

而形成盤狀，其中的塵埃凝聚而逐漸成為行星。考慮一團等溫𝑇、均勻密度𝜌的雲氣，當

雲氣的質量超過臨界值  

𝑀𝐽𝑒𝑎𝑛𝑠 ∝ 𝑇3 2⁄ /𝜌1 2⁄                       (1) 

雲氣的熱壓力便不足以抗衡自身重力，而開始塌縮，這裡「金氏不穩定」(Jeans 

instability [1]) 雖然只考慮理想情況，例如沒有考慮磁場、雲氣旋轉，亂流等，也沒有

外在環境的壓力，但仍具物理意義，並與我們直覺相符，也就是雲氣越濃密，或溫度越

低，臨界質量越小，就越容易塌縮。太空中的分子雲核 (molecular cloud core)，密度

高（每 cc 超過數萬個分子）、溫度低（10-15 K，相當於攝氏零下 260幾度），有利於塌

縮條件，是個別恆星誕生之處。 

雲氣當中分子彼此碰撞，受到激發後躍遷到高能階，要是密度不高，在沒受到碰撞

前便自行躍遷至低能階而放出光子。由於密度低，這些光子會被另個分子吸收的機會

低，光子於是從系統散逸，雲氣溫度下降。這使得雲氣越收縮，密度越高（收縮的重力

增加）造成碰撞越頻繁，冷卻越快（熱壓力減小），以致雲氣幾乎以自由落體的方式塌

縮。這與一般密閉理想氣體體積減小，溫度與壓力會升高不同。 

密度低的情況光子散失，雲氣溫度幾乎不變或下降，在（1）式中，收縮造成密度

增加，所以 𝑀𝐽𝑒𝑎𝑛𝑠 ∝ 1/𝜌1 2⁄ 這個臨界值變小。某些雲團超越臨界值而塌縮，局部密度

增加，溫度下降，又超過當地的𝑀𝐽𝑒𝑎𝑛𝑠，其結果就是團塊持續分裂 (fragmentation)，最

終形成星團 (star cluster)。銀河系中的恆星可能絕大多數都在星團環境中誕生。 

雲氣持續收縮，最終密度達到光子不再透出，開始絕熱過程，由溫度與密度的關係

可以得到 𝑀𝐽𝑒𝑎𝑛𝑠 ∝ 𝜌1 2⁄ ，亦即臨界質量隨密度而增加，雲氣不再分裂。個別雲核隨著收

縮溫度上升，達到數百萬度時，質子快速運動，因為量子穿隧效應而引發核融合反應，

釋放能量，提供氣體快速運動，產生熱壓力梯度抵擋內縮的重力，一顆恆星於焉誕生。

太陽花了數千萬年收縮，之後引發中心氫原子核反應，到目前已經發光發熱了約 50億

年。依照恆星演化理論，與觀測太陽的參數比對，太陽中央的氫含量仍足以維持 50億

到 70億年。 

就在恆星形成的同時期，環星盤當中的塵埃靠著黏滯力聚集而逐漸變大，當大小達

約 1～10公里，這些微行星 (planetesimal) 得以靠重力吸引周遭物質繼續變大。很多微

行星因為碰撞而解體，但少數長成如月球般大小的原行星 (protoplanet) ，持續吸積軌

道上的物質而成為行星。靠近太陽（差不多 4 AU）的區域，揮發性分子例如水、甲烷

無法存在，因此微行星由高熔點的物質，像是金屬或岩石組成。雲氣中這些物質含量

少，所以最終形成的水星、金星、地球與火星體積都不大。在雪線（介於火星與木星之

間）以外，距離太陽較遠的區域，有足夠的冰體吸積，同時微行星的重力得以抓住雲氣

當中含量最多，低溫的氫氣與氦氣，而造就了木星、土星、天王星與海王星等巨型行

星。目前在數千個恆星周圍發現了系外行星 (exoplanet)，除了太陽系以外，提供了行

星形成理論的依據，例如巨型行星誕生之初可能經歷了軌道變遷。無論如何，行星是恆

星形成的副產品，銀河系當中行星的數量應該比恆星來得多。 



 

二、星團的形成與瓦解 

銀河系源於巨大雲氣，有些星團在銀河系誕生的時候便已形成，分佈在銀河系上下四

方，成員星年齡偏老，動力演化已經穩定，呈現球狀外觀，稱為球狀星團 (globular 

cluster)，包含了數十萬顆到百萬顆成員。隨後巨大雲氣收縮成扁盤狀，集中於銀盤的雲

氣產生一代代恆星。恆星死亡時將核反應產物釋放回星際太空，因此每代恆星包含更多

的複雜元素。銀盤當中形成的星團絕大多數從分子雲誕生後便瓦解，少數仍重力束縛成

為我們看到的星團 [2,3]。這種星團受到環境很大影響，分子雲原本便呈現片狀、絲狀，

所誕生的星團自然形狀不規則。這些疏散星團 (open cluster) 當中的成員星彼此重力吸

引互繞，逐漸鬆弛，質量大者沈澱到中央區域，而質量小者則分布在較大的空間，是所

謂的「質量分層」(mass segregation) 效應。其中質量最小者最可能獲得動量，超過系

統的逃脫速度而被拋離，造成「恆星蒸發」(stellar evaporation)。結果就是星團質量流

失，重力束縛越來越小，星團逐漸鬆散，加上周遭巨型分子雲或其他星團產生的潮汐力

拉扯等影響，星團最後瓦解，原來的成員星成為銀盤當中的場星。星團動力演化如圖一

所示。 

 

圖一：星團從星雲中誕生、演化之示意圖。自左而右顯示星球成群在分子雲中形成，受

到塵埃遮檔，星球只在紅外或更長波段能觀測到、接著恆星的紫外輻射游離了周圍的氫

氣；之後輻射與恆星風造成雲氣消散，能在可見光觀察到星團；星團成員彼此引力牽

引，加上外在干擾，星團逐漸鬆散、變形，最後瓦解成為銀河系的場星。 

 

三、恆星、行星、棕矮星 

只有質量超過大約太陽百分之八（0.08 ℳ⨀）的天體，中央溫度可以達到 500萬度，以

致氫原子核可以進行熱融合反應，持續穩定以氫核反應提供能量，這些稱為「主序星」 

(main sequence star)，是一般恆星的「正常」狀態。 

但是雲氣收縮溫度達到 100萬度的時候（質量約0.013 ℳ⨀的天體），氫的同位素氘

便能進行融合 𝐷(𝑝,2  𝛾) 𝐻𝑒3 ，放出能量。而差不多 300萬度（約0.065 ℳ⨀）則可以進

行鋰融合 𝐿𝑖(𝑝, 𝛼)7 𝐻𝑒4  [4]。氘或鋰含量少，其核反應只是天體短暫的能量來源。太

陽在成為主序星之前也曾進行這些核反應。由於木星的質量約為太陽千分之一，以上也

常以木星質量ℳ𝐽來表示，也就是恆星質量下限約為 80 ℳ𝐽，質量在 13～80 ℳ𝐽 之間的

天體沒有氫核反應，但能進行短暫氘或鋰核反應，這些稱為「棕矮星」(brown 

dwarf)。至於質量低於 13 ℳ𝐽 者從來沒有發生任何核反應，則稱為「行星質量天體」

(planet-mass object)，或者就稱「行星」（不必要繞行恆星）。表一比較這些天體部分性

質的差異。天文學家以光譜型態來表示天體的表面溫度，從熱到冷，恆星的光譜型態為 

O、B、A、F、G、K 及 M。棕矮星對應的型態為部分M，L及 T，表面溫度最冷不到

1000 K；到了 Y 型態甚至只有數百 K。目前發現最冷的 Y 型態星體只有 250 K [5]，跟

木星、土星的溫度相當。T型態的天體由於光譜當中有明顯甲烷吸收，也稱為「甲烷

（棕）矮星」。棕矮星一般體積與木星相當，但質量大得多（見圖二）。 



表一：恆星、棕矮星與行星的性質比較 

恆星 ℳ M⨀⁄ > 0.08, 核心氫融合 

光譜型態 O, B, A, F, G, K, M 

棕矮星 0.065 > ℳ M⨀⁄ > 0.013, 核心氘融合 

0.080 > ℳ M⨀⁄ > 0.065, 核心鋰融合 

光譜型態 M6.5–9, L, T 

中央電子簡併態 10 g cm−3 <  𝜌𝑐 <  103 g cm−3；𝑇𝑐 < 3 × 106 K 

行星質量天體 ℳ M⨀⁄ < 0.013, 沒有任何核融合 

光譜型態 Y 或更冷 

 

 

圖二：棕矮星大小與其他種天體之比較。圖片來源：維基

https://en.wikipedia.org/wiki/Brown_dwarf#/media/File:BrownDwarfC

omparison-pia12462.jpg 

 

四、辨認棕矮星 

雲氣收縮時光度下降，直到點燃氫核反應，整個主序時期光度則幾乎維持不變；棕矮星

有短暫核反應以致光度不變，然後就持續冷卻（光譜型態一直改變），行星則光度一直

下降。無論棕矮星或行星都在年輕時，光度最明亮，也最容易偵測。不同種類天體的光

度演化請參見圖三。 

目前已知上千顆棕矮星絕大部分在太陽方圓十幾光年之內，它們都是已經老化的場

星。我們參與國際合作，這幾年的研究課題著重在（1）偵測最年輕的棕矮星與行星，

以及（2）探討這些低質量天體受到星團動力演化的影響。首要任務就是指認出哪些是

棕矮星，這很具挑戰性，因為年輕的棕矮星必須在恆星形成區搜尋，然而離我們最近的

這些區域也在數百光年之外，這些天體非常黯淡，辨識極困難。 



 

圖三：不同種類天體的光度演化。恆星從雲氣中塌縮，光度首先下降，一旦核心

點燃氫熱核反應，光度維持穩定，成為主序星。棕矮星會進行短暫氘或鋰的核反

應，結束後光度逐漸變暗。行星沒有任何核反應，形成後持續冷卻而光度下降。 

恆星光譜除了吸收線，整個連續譜形近似黑體，但是到了M 型態就已經有明顯、

寬闊的分子譜帶，更低溫的大氣，輻射不再近似黑體，而有豐富的甲烷、水、氨等分子

吸收（見圖四）。基於這個特性，我們利用特殊濾鏡，針對在1.4 μm 的水吸收或是

1.6 μm 的甲烷吸收[6]，比對吸收帶的波段 (on line) 與沒有吸收波段 (off line) 的影

像，有效辨識這些低溫天體，最後取得紅外波段光譜確認。由於天體非常黯淡，我們利

用四米級的望遠鏡(CFHT) 取得影像，而光譜觀測則必需至少八米級 (Subaru、

Gemini、VLT) 的望遠鏡。圖五展示了我們在蛇夫座恆星形成區（距離約 420光年）發

現的棕矮星，這些年齡約百萬年，是目前發現最年輕的 L與 T型棕矮星。圖五另外展示

了后髮座星團（8億年，距離 280光年）發現的棕矮星，之前知道最冷的成員光譜型態

為 M9，而我們最新的研究延伸到了 L4，發現了這個近鄰星團最冷的成員星。類似這

樣的星團，由於能夠年齡確定，成為棕矮星冷卻模型的重要定標依據。 

 

圖四：M、L、T天體的可見光到紅外光譜範例，可以看出溫度越低，有越

明顯的分子（例如甲烷、水、氨）吸收。最下方為木星光譜。光譜中斷

處沒有數據，是因為受到地球大氣吸收的影響。[7] 



 

 

圖五：（左）蛇夫座分子雲當中三顆棕矮星的近紅外波段光譜。黑色線段是目標星的光

譜，彩色線條與符號則是不同光譜型態，用來比對的樣本光譜 [8]。（右）后髮座星團當

中三顆棕矮星成員（紅色線段），黑色曲線是用來比對的樣本光譜 [9]。 

星團成員星具有相同的空間分布與運動特性，我們依此辨認出星團成員，

進而推導星體質量的機率分布，並比對棕矮星與恆星的統計特性。圖六以鬼宿

星團 (Praesepe，距離 580 光年)為例，其成員星的密度分布顯示質量相對大

者，越往中央集中，表示這個中年星團 (757 Myr) 的動力演化已經產生明顯

的質量分層效應。特別是樣本中最小質量的成員（約太陽 0.2 倍）在星團靠外

圍數量大為減少，表示它們已經從系統逃逸，這是星團正在瓦解的具體證據。 

 

圖六：鬼宿星團的成員密度分布。橫軸為離星團中心的半

徑，縱軸則是成員密度，以最內的值歸一化。不同曲線代表

不同恆星質量範圍，其中最小者已近乎棕矮星範圍 [10]。 
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