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星星星团团团成成成员员员辨辨辨认认认方方方法法法研研研究究究进进进展展展
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摘要：对疏散星团进行成员星辨认是研究疏散星团的性质和确定疏散星团基本属性参数的首要步

骤，对利用疏散星团开展的恒星演化以及银河系结构等研究方向具有重要意义。利用恒星运动学

方面的信息 (自行和视向速度) 来建立可靠的成员星辨认模型，是成员星辨认领域中一个重要的研

究方向。目前利用运动学数据进行成员星辨认较为成熟的模型主要是 Vasilevskis-Sanders 的方法

和非参数方法。除此之外，还有一些新兴的方法：建立多维模型和聚类算法等，但这些方法还有

待于进一步探索。随着天体测量技术的不断发展，测量数据精度不断提高，提高成员星辨认模型

可靠性的需求也越来越迫切。综述了用运动学方法对星团进行成员星辨认的研究背景和研究现状，

对各类算法进行了简要介绍，总结了每种模型的优缺点。最后，在Gaia 时代下，对成员星辨认模

型的研究发展进行了展望。
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1 引 言

疏散星团一直是恒星演化和银河系结构等领域的重要研究对象。在一片天区中把疏散星

团的成员星从场星中分辨出来的过程称为成员星辨认。成员星辨认的准确度会直接影响疏散

星团基本物理参数的估计和测量，因此，建立效率高、准确度高的成员星辨认模型对于确定

疏散星团的属性参数以及后续的科学研究具有重要意义。

一般是利用成员星和场星在物理性质上的差异来进行成员星辨认。星团的所有成员星作

为一个整体在一些恒星参数上有别于场星，如相对自行、视向速度、红移、金属丰度等，通

过这些特性可以找到抱团存在的一些恒星，也就是星团。

要建立一个成员星辨认模型，首先要明确以哪些物理性质作为判据，要考虑数据的精确

度、场星以及成员星在此物理性质上的差异性和差异程度等，可以通过一种特性，也可以综
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合采用几种物理特征建立多维的模型，例如综合考虑视向速度、光谱和自行数据等来找到星

团；其次是要建立合理的数学模型来刻画场星和成员星在这些性质上的差异，设定判据找出

星团成员星。同理，要衡量一个成员星辨认模型辨认结果的可靠程度，主要看此数学模型是

否明确地刻画了星团成员星和场星的差异，以及差异的明显程度。

恒星可被直接测量到的物理性质一般分为两大类：亮度和运动。因此，目前成员星辨认

的方法也主要分为测光方法和运动学方法。测光方法是利用恒星不同波段的测光数据画出区

域内所有恒星的颜色-星等图，然后找到在主序上的恒星
[1–3]

。但对于很多星团，直接利用多

色测光资料和颜色星等图找到清晰的主序星是十分困难的，因此也难以给出定量的判定结果。

另外，主序的形状和宽度也会受到很多因素的影响，包括恒星自转、星团年龄、双星系统等，

颜色星等图主要反映星团演化以及星团成员的年龄信息。

很多利用测光方法进行成员星判定的研究，会综合使用运动学数据对恒星进行筛选。

Wang 等人
[4]

先利用 PPMXL 星表的自行数据对所有恒星进行初步筛选，然后使用 2MASS

中 J 和 K 波段的测光数据，最后对M44 星团进行成员星辨认，结果如图 1 所示。从颜色-星

等图中可以发现，M44 的成员星 (橙色的点) 形成一条主序，可以用等龄线拟合，从而得到

恒星的一些物理参数。

注：橙色点表示成员星概率较高的点，即视为M44 的成员星，蓝色点代表成员概率较低的点。蓝色、红色、灰色

以及黑色实线分别代表 BT-Settle
[5]

, Siess
[6]

, Padova
[7]

, Kraus 和 Hillenbrand
[8]
这几种等龄线库。M⊙ 表

示太阳的质量。

图 1 M44 星团在 J 和 J−Ks 波段的颜色-星等图
[4]
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运动学方法是利用恒星的运动速度 (自行和视向速度)，假定星团的所有成员星集体的运

动规律会有别于场星，建立严格的数学模型，计算区域内每颗恒星是成员星的概率。两种方

法各有优劣之处：测光方法的优势在于数据丰富，可以综合利用多波段的颜色-星等数据来找

到成员星的分布区域，缺点是难以给出很多星团量化的判定结果；运动学方法可以弥补这一

缺点，但是当缺乏恒星视向速度数据或者自行数据精度差的时候，会大大降低运动学方法判

断的可靠性。

对于近距离的星团来说，自行和视向速度方面的数据比较丰富、精度也较高，采用运动

学方法进行成员星辨认的可靠性要高于测光方法。因此对于近距离的星团，从运动学角度建

立效率高、准确度高的成员星辨认模型对于了解星团的基本属性以及进一步的研究具有重要

作用。对于远距离的星团，在无高精度运动学数据的情况下，只能采用测光的方法。

在实际研究中，除了模型准确度之外，还要考虑到数据的测量难易度、完整度和准确程

度，目前运动学方面较为常用的星表包括依巴谷星表、第谷星表 2、UCAC 系列和 PPMXL，

以及未来的 Gaia 星表。为了更充分地利用数据，大多数研究会综合使用测光数据和运动学

数据，用来做成员星辨认的补充判据，或者结果的交叉验证。如Wu 等人
[3]

通过建立模型拟

合恒星的 SED (spectral energy distribution) 数据来进行成员星辨认，确定星团的基本物理

参数，然后与用运动学方法得到的成员星判定结果进行比对，从而综合评判模型结果的可靠

性。同理，当数据精度越来越高的时候，反过来会要求模型参数解算精度不断提高。因此，

新一代天体测量卫星 Gaia 带来更多更高精度的测量数据的同时，也会对新一代成员星辨认

模型的准确度和可靠性提出更高的要求。

本文将主要介绍运用运动学方法进行成员星辨认的相关研究进展。第 2 章介绍目前最为

成熟的 Vasilevskis-Sanders 方法并讨论模型的优缺点和局限性，第 3 章介绍另一种非参数方

法的发展情况，第 4 章介绍目前建立辨认模型的新尝试和进展以及 Gaia 时代带来的巨大挑

战，最后一章进行总结与展望。

2 经典的 Vasilevskis-Sanders 方法

2.1 模型的提出与发展

在位置空间中，星团的成员星会成团存在，不易与周围场星区别开来。图 2 为M44 星团

所在天区的恒星位置分布图，可以看到通过位置空间的聚团效应寻找星团的方法并不可靠。

而在速度空间，由于星团的成员星相对于场星会有一个整体的速度，一般会形成两个明显集

合，分别是星团成员星和场星集合。M44 星团所在天区的恒星自行矢点图如图 3 所示，数

据来源于 UCAC5
[9]

。图中可以看到所有的点聚集成了两个集合。UCAC5 星表的自行精度在

0.001 2 (′′) · a−1 左右，两个集合的平均自行之间的差异远大于测量误差，因此从运动学上将

星团成员星分离出来是可行的。

Vasilevskis-Sanders 方法利用运动学特性对疏散星团进行成员星辨认，是目前使用最为

广泛的方法。Vasilevskis 等人
[10]

提出了描述星团运动学数据的分布函数，认为星团成员自行
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注：利用 UCAC5
[9]
的数据绘制，RA 和 DEC 分别表示赤经和赤纬，数据点为距离 M44 中心 1◦ 天区内的

恒星。

图 2 M44 所在天区的恒星位置分布

注：利用 UCAC5
[9]
的数据绘制，µx 和 µy 表示恒星在赤经和赤纬方向的自行分量，数据点为距离M44 中心 1◦

天区内的恒星。

图 3 M44 星团所在天区的恒星自行矢点图

分布可以用标准二维圆形正态分布函数来描述，分布函数中的弥散度为星团成员自行的内禀

弥散度。而场星的自行内禀弥散度还受到太阳视差动和银河系转动等方面的影响，因此自行

分布无法用二维圆形正态分布来描述。但是，在初始阶段可以用二维椭圆正态分布函数来拟

合，其中，二维椭圆正态分布函数的主轴平行于银河系平面。Sanders
[11]

在继承 Vasilevskis

等人的假设基础上，提出了“成员概率”的概念，用以表征这颗恒星属于星团成员的可能性

大小；并发展出含 8 个参数的数学模型，计算出每颗恒星的“成员概率”，再利用最大似然
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法对模型进行参数估计。

Vasilevskis-Sanders 方法提出后，又经过了多人的完善和发展。Slovak
[12]

利用模拟的自

行数据对 Vasilevskis-Sanders 模型进行测试，证明了模型结果的唯一性和收敛性，并指出此

模型只能应用于没有明显内部运动的星团，因此最适合用来研究疏散星团。另外，在某些情

况下，该模型也适用于球状星团，取决于球状星团周围场星和团星的速度差异与星团本身速

度弥散度的比值。之后 Zhao 和 He
[13]

在 Vasilevskis-Sanders 模型基础上，引进了每颗恒星自

行数据的测量误差。除此之外，星等对估计模型参数的影响也考虑进来。Shao 和 Zhao
[14]

将

此方法进一步改进，建立了一套严格的包含多种判据的数学模型，应用于具有多重结构的复

杂星团的成员星辨认工作中。Tian 等人
[15]

应用这种改进的模型，成功计算出同一片天区中两

个星团的参数和成员概率
[16]

。在疏散星团的成员星辨认研究领域，Vasilevskis-Sanders 方法

是一种比较经典，而且发展较为完善的研究方法。

2.2 模型介绍

假设 ϕc 和 ϕf 分别表示星团和场星自行分布的概率密度函数，每颗星属于星团的概率可

以表示为：

pc =
ϕc

ϕc + ϕf

. (1)

Vasilevskis-Sanders 模型认为星团和场星的分布与位置和自行有关系，因此 ϕc 和 ϕf 可以用

位置和自行的概率密度函数 Φr 和 Φv 的乘积表示出来，即

pc =
Φr

cΦ
v
c

Φr
cΦ

v
c + Φr

fΦ
v
f

, (2)

Φr 和 Φv 可以用高斯分布函数表示出来，对星团的第 i 颗成员星，相应的频率函数表示为：

ϕv
c =

1

2π(σ2
c + ϵ2xi

)1/2(σ2
c + ϵ2yi

)1/2
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{
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. (3)

其中，(µxi
, µyi

) 是星团中第 i 颗星的在量度平面 (照相底片、CCD 探测器平面) 上的自行分

量，(µxc
, µyc

) 是星团中心的自行分量，σc 是星团成员自行分量的内禀弥散度，(ϵxi
, ϵyi

) 为第

i 颗星的观测误差。对场星来说，相应的频率函数为：
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]}
,

(4)

其中，(µxi
, µyi

) 是场星中第 i 颗星在量度平面上的自行分量，(µxf
, µyf

) 是场星的中心自行分

量，(σxf
, σyf

) 是自行分布的内禀弥散度，(ϵxi
, ϵyi

) 为第 i 颗星的观测误差，γ 为相关系数。

对于星团成员星和场星的位置分布频率函数的表示，Balaguer-Nunez 等人
[16]

用正态分布
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表示星团的位置分布。场星的位置分布被认为是均匀分布，即：

Φr
c =

nc

2πr2c
exp

{
1

2

[(
xi − xc

rc

)2

+

(
yi − yc

rc

)2
]}

, (5)

Φr
f =

1− nc

πr2max

. (6)

Krone-Martins 等人
[17]

提出可以直接使用恒星的坐标来表示位置分布：

Φr
c =


nc , 2D

1

1 + g−1exp
{
− 1

2(1−ρ2
pos)

[
(αi−α)2

σ2
α

+ (δi−δ)2

σ2
δ

− 2ρpos(αi−α)(δi−δ)
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(7)

Φf
c =


1− nc , 2D

1

1 + g exp−1
{
− 1

2(1−ρ2
pos)

[
(αi−α)2

σ2
α

+ (δi−δ)2

σ2
δ

− 2ρpos(αi−α)(δi−δ)

σασδ

]} , 4D
(8)

其中，nc 和 1− nc 是星团和场星位置分布函数的权重系数，g 是成员星与场星的数量比，αi

和 δi 是第 i 颗星的赤道坐标，α 和 δ 为星团中心坐标，δα 和 σδ 是位置分布的中误差，ρpos

为赤经与赤纬之间的相关系数。二维 (2D) 情况下不考虑位置分布，四维 (4D) 情况下需要将

位置信息加入到模型之中。模型参数估计采用最大似然法，对于 N 颗星有如下似然函数：

L(θj ; j = 1, · · · , n) = ln
N∏
1

Φ(µxi
, µyi

) , (9)

∂L

∂θj
=

∂

∂θj
ln

N∏
1

Φ(µxi
, µyi

) . (10)

解上述方程组即可得到 L(θj ; j = 1, 2, 3, · · · , n) 的最佳估计值。
2.3 模型评价

Vasilevskis-Sanders 方法包含了一些前提假设
[18]

：

(1) 天区中的星仅被分成无交集的两大类——星团成员星和场星；

(2) 星团和场星在自行空间都满足二元正态分布；

(3) 星团成员星在自行空间的分布可以用二维圆形正态分布函数来拟合，其中弥散度为

星团自行的内禀弥散度。

上述条件只是理想化的情况，实际上会受到很多因素的影响，如在真实的情况下，场星

的自行分布有时候会有明显的重尾现象，不是标准的二维椭圆正态分布；实际的观测数据可

能有较大的误差；一些星团的成员星分布并不会完全满足二维圆形正态分布等。除了这些影

响因素之外，Galad́ı-Enŕıquez 等人
[19]

还详细讨论了模型假设可能造成的其他问题，应用二

维圆形正态分布函数来描述星团的赤经自行和赤纬自行时，不能将星团的运动沿赤经和赤纬
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分解开来，只能用来描述二维平面中星团的整体运动规律。另外，在赤经和赤纬两个方向上

的观测数据也可能存在系统性的干扰和误差。而且，用二维椭圆正态分布函数不能完全描

述场星的自行分布，因为场星的自行分布会受到太阳视差动和银河系运动等影响，比较复

杂。当场星的数量与成员星数量相当或者场星数量占优时，用一个不精确的分布函数来描述

场星分布导致的误差可能会淹没掉星团的信号，极大地影响成员星辨认的准确度。这种情况

下要用 Vasilevskis-Sanders 模型，就需要一个更加精确刻画场星分布的函数，例如叠加三个

高斯分布来拟合场星分布情况。当星团与场星的两个分布函数的中心位置相聚过近从而无法

有效地进行区分时，对于自行较小的星团成员的判定也会带来较大的误差，比如远距离的

星团。应用 Vasilevskis-Sanders 方法时，场星和星团成员的数量比也需要在一个合理的范围

内，成员过多或者过少，对判定结果都不利。另外，当星团距离太阳系过近时，此方法也不

适用
[20]

。

但 Vasilevskis-Sanders 模型仍然是目前为止最为成熟且应用最为广泛的经典模型，不少

星团成员辨认研究工作均在此基础上开展。由于基于同一个模型，这也有利于不同结果间的

比较。如 Dias 等人
[21]

采用了 Vasilevskis-Sanders 的方法，使用 UCAC4 星表的数据对所有

有记录的星团进行了成员星辨认，并将辨认的结果与其他人的工作进行了比对，通过详细讨

论结果之间的区别，评估了不同星表数据的差异性，以及一些星团特有的性质对于成员辨认

结果的影响。

3 非参数方法

3.1 模型介绍

为了避开 Vasilevskis-Sanders 方法的一些不足，Cabrera-Cano 和 Alfaro
[18]

提出了一种

非参数方法，不需要用任何先验函数去拟合星团和场星，而是根据运动学数据或其他物理特

性经验性地找到概率密度函数。

假设在一个区域内有 N 颗星，用 na × nb 的网格线来分割这片区域，对于每一个网格节

点 (ai, bj)，会相应地有一个密度值描述周围星的分布情况。如果区域内成员够多，网格足够

密集，那么经验频率函数 Ψ(ai, bj) 会收敛于真实的频率分布函数 Φ(a, b)。

问题在于如何计算节点 (ai, bj) 所在区域的密度值。一个可行的方法是利用核函数

K(a, b)。假设以 (ai, bj) 为中心，r 为半径，统计该圆形区域内所有点的数量，除以圆的面积

πr2 作为密度值，则这里的核函数可定义为
[19]

：

K(a, b) =


1

πr2
, [(a− ai)

2 + (b− bi)
2] < r2

0 , 其他情况
. (11)

确定了核函数之后，相应的经验频率函数可以定义为：

Ψ(ai, bj) =

N∑
k=1

K(ak, bk) (i = 1, · · · , na; j = 1, · · · , nb) , (12)
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其中，(ak, bk) 为网格中的第 k 个格点。核函数中的参数控制着频率函数的拟合程度，被称为

平滑参数，过大则会过度拟合，丢掉很多有用的信息；过小则结果中的噪声过大，可能会掩

盖掉星团的信号。核函数 h 的选择可以参考如下公式：

h =

(
4

d+ 2

)1/(d+4)

σN−1/(d+4) , (13)

其中，d 为空间维度，这里讨论的是二维，则 d = 2；σ 是样本的标准方差，表示为：

σ =
∑

σ2
i /d, i = 1, · · · , d .

得到频率函数之后，将其标准化就可以得到概率密度函数：

Φ(ai, bj) = Ψ(ai, bj)

[
na,nb∑

k=1,m=1

Ψ(ai, bj)∆a∆b

]
, (14)

其中，∆a 和 ∆b 是网格大小。

3.2 模型评价

相比于 Vasilevskis-Sanders 模型，非参数方法的优点在于不需要先对星团和成员星的分

布作出假设。利用非参数方法，从天区中所有恒星在自行空间的整体分布函数中，分离出场

星和星团成员星的分布函数 (如图 4 所示)。除了运动学数据之外，非参数方法还可以用于测

光数据。Zhang 等人
[23]

采用非参数方法处理了 LAMOST 光谱测光得到的视向速度数据，成

功地完成了成员星辨认工作。天文领域的数据经常不够全面，质量参差不齐。对于运动学数

据不够丰富而测光数据较全面的星团，可以采用非参数方法，并针对实际的数据特征进行相

应的分析研究。

注：a) 距 NGC 1817 中心点周围 20′ 天区内恒星的自行分布经验频率函数；b) 场星的经验频率函数；c) 星团成

员的经验频率函数。

图 4 NGC 1817 的星团成员及周围场星在自行分布上的经验频率函数
[22]

非参数方法的缺点也很明显，如果数据的观测误差过大，或者星团和场星的数据中心

相接近时，则星团和场星的信号不易区分，这时候选取适当的平滑参数就显得十分重要。
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Balaguer-Nunez 等人
[16]

分别采用了 Vasilevskis-Sanders 方法和非参数方法对 NGC 1817 进行

成员星辨认工作，并对这两个模型的结果做了详细的比对分析，虽然辨认结果相差不大，分

析发现 Vasilevskis-Sanders 方法对初始参数的选取较为敏感，因此需要选择合乎物理意义的

参数；非参数方法没有这个问题，但模型没有包含每个数据的自行误差，因此计算过程中亮

星和暗星，以及测量误差大的和误差小的都拥有同等权重，对于结果的可靠性也有所影响。

4 Gaia 时代的新挑战

随着空间观测技术的发展，天体测量的精度也越来越高。Gaia 巡天计划的顺利进行，预

示着天体测量领域将会进入一个新纪元。精确度更高的数据同时也会要求模型参数解算精度

的提升，因此有必要探索新的成员星辨认模型，使得测量数据得到更好的应用。未来 Gaia

将会发布更多高精度的恒星运动参数数据，GES (Gaia-ESO Public Spectroscopic Survey) 还

会提供视向速度、化学成分以及其他测光方面的信息，因此将这些高质量的数据综合起来，

考虑建立多维度的成员星辨认模型是现在的发展方向，如将这些数据综合起来建立十二维

(12-Dimention) 的模型
[24]

。Sampedro 和 Alfaro
[25]

提出了一种成员星辨认的方法，在 N 维空

间中计算每颗星距离星团中心的距离，迭代估计出星团中心。N 维数据包括位置、自行、视

向速度等，只要星团成员星的分布比场星密集，即可进行成员星辨认。

另一种思路是应用机器学习领域的聚类算法，与非参数方法相同，聚类算法也不需要事

先对成员星和场星分布做假设，直接利用原始数据找到分布较为密集的区域，以此确定星团

的中心和成员。聚类算法的核心在于计算出每一个点与星团中心的距离 (大多数采用欧几里

得度规)，然后最小化目标函数 (一般是距离函数)，迭代优化找到最优的星团中心位置。具体

的聚类算法也分很多种，如 Gao 等人
[26, 27]

利用 DBSCAN (density-based spatial clustering of

applications with noise) 聚类算法建立三维模型处理绝对自行和视向速度数据，对 NGC 6819

进行了研究。应用最广泛的是 K-means 算法，El Aziz 等人
[28]

详细介绍了 K-means 应用于

成员星辨认工作的流程，并应用于 NGC 188 和 NGC 2266 的辨认工作，结果证明 K-means

是一种有效的成员星辨认方法。但作为一种新的尝试，聚类算法的可靠性以及判定结果的准

确程度还有待于进一步的研究论证。

5 总结与展望

疏散星团是恒星演化和银河系结构等研究方向的重要研究对象，而成员星辨认是确定疏

散星团的属性参数以及后续科学研究的关键的第一步，因此研究成员星辨认具有重要的意义。

成员星辨认的方法主要分为测光方法和运动学方法。两种方法各有优劣之处：测光方法的优

点在于数据丰富，但无法建立严格的数学模型；运动学方法可以弥补这一缺点，但是对于测

量数据的精度有一定要求。对于近距离的疏散星团，由于自行和视向速度方面的数据较为丰

富，精度较高，因此多采用运动学方法来找出星团成员。



26 天 文 学 进 展 36卷26 天 文 学 进 展 36卷26 天 文 学 进 展 36卷

进行成员星辨认需要考虑辨认所用到的物理性质以及数据的测量误差等因素，建立合

适的数学模型并刻画出星团成员星和场星之间的差异。目前较为成熟的辨认模型包括经典

的 Vasilevskis-Sanders 方法和非参数方法等。Vasilevskis-Sanders 方法假设场星和星团成员

星均满足二维圆形正态分布，然后用分布函数去拟合整个天区内的所有恒星，找到星团的

中心点和平均移动速度，并计算出每颗恒星的成员概率。事实上，场星的自行分布并不是

标准的二维圆形正态分布，星团成员星的分布也会受到观测误差等误差项的影响，另外应

用 Vasilevskis-Sanders 方法时还需要考虑场星数量与成员星数量比的大小。但 Vasilevskis-

Sanders 方法经过多人的改进，目前仍然是应用最为广泛的经典模型，不少星团成员星辨认

工作在此基础上开展。为了解决传统方法的问题，另一种非参数方法直接根据运动学数据或

其他物理特性，经验性地找到场星和成员星分布的概率密度函数，这样就避开了先验函数的

假设。当星团的运动学数据不够丰富而测光数据较全面时，适合采用非参数方法，针对实际

的数据特征进行相应的分析研究。对于非参数模型，如果数据的观测误差过大，或者星团和

场星的数据中心相接近时，场星和星团的差异性会不够明显。两种方法各有优劣之处，在具

体使用的时候要根据具体的情况选择合适的方法。

随着天体测量的精度不断提高，尤其是 Gaia 巡天计划的顺利进行，未来会有更多更精

确的运动学数据。这些高精度数据在提高成员星辨认结果准确度的同时，也对模型本身提出

了更高的要求。目前，综合恒星位置、运动学数据、视向速度以及光谱信息等参数，建立多

维度的成员星辨认模型是一个新的发展方向，除此之外，还有研究人员尝试利用聚类算法来

建立成员星辨认模型。这些新的研究方向还处于探索阶段，未来也将会有更多新的模型和算

法被投入应用，这些新的研究结果的可靠性和准确性还有待于更深入的研究。
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The Researches of Open Cluster Membership Determination

XIE An-qi1,2, QI Zhao-xiang1,2

(1. Shanghai Astronomical Observatory, Chinese Academy of Sciences, Shanghai 200030, China; 2.

School of Astronomy and Space Science, University of Chinese Academy of Sciences, Beijing 100049,

China)

Abstract: The identification of the membership of the open cluster is the first step to study

the nature and to determine the basic physical parameters of the open cluster. It is also

important for the research of stellar evolution and the structure of the Milky Way. It is an

important research direction in the field of membership identification by using the kinematic

information (proper motion, radial velocity) of the star to establish the precise membership

identification model. At present, the most widely used models of using kinematic information

to identify membership are Sanders’ method and nonparametric method. Sanders’ method as-

sumes both field stars and cluster members distributed according to normal bivariate function,

and uses position and proper motion data to calculate every star’s membership probability.

While nonparametric method makes less restrictive astronomical hypotheses, and allows the

multi-use of different variables, such as radial velocities, proper motions, multi-color photom-

etry data, etc. In addition, there are some new methods, including multi-dimensional model

and clustering algorithm etc, but these new methods still need to be further explored. With

the development of astrometry technology, the increasing accuracy of measurement data, and

the demand for improving the model accuracy is becoming very urgent. This paper reviews

the research background and the status of the membership identification of the star cluster



28 天 文 学 进 展 36卷28 天 文 学 进 展 36卷28 天 文 学 进 展 36卷

by kinematic methods, and introduces the various algorithms in detail. The advantages and

disadvantages of each model are also summarized. Finally, in the coming Gaia era, the future

research and development of membership identification models are presented.

Key words: membership determination; open clusters; proper motion; radial velocity
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