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塌缩星伽马射线暴的光度函数：长伽马射线暴的前身星并非特殊
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摘要

伽玛射线暴（GRBs）是高红移宇宙的强大探测器。然而，长 GRB中塌缩星比例及其相对于恒
星形成率（SFR）的事件率仍然是有争议的问题。我们假设具有 I ≥ 2的长 GRB均为塌缩星 GRB，
并使用 2004年至 2019年期间 Swift卫星的高红移样本构建光度函数。我们用折线幂律形式建模
光度函数，并考虑了三种情景：无演化、光度演化和密度演化。我们的结果如下：1）可以排除无演
化模型。2）拟合结果显示，为了充分解释观测数据，需要显著的光度（演化指数 X = 1.54+0.21

−0.22）或
密度（X = 2.09+0.29

−0.26）红移演化。这排除了长GRB随红移演变是由于非塌缩星GRB污染的可能性。
3）光度演化模型预测具有 I < 2和 % ≥ 1 ph cm−2 s−1 的塌缩星 GRB数量为 138.6，占观测到的具
有 I < 2和 % ≥ 1 ph cm−2 s−1长 GRB的 82.5%。密度演化模型预测，具有 I < 2和 % ≥ 1 ph cm−2 s−1

的塌缩星伽马射线暴的数量为 80.2，占观测值的 47.7%。无论哪种模型，长伽马射线暴中有相当
一部分并非塌缩星伽马射线暴。

Keywords:伽马射线暴（629）—亮度函数（942）—星族形成（1569）

1. 介绍

伽马射线暴（GRBs）是具有广泛红移分布的极亮天文学现象，迄今为止检测到的最大红移为 I ∼ 9.4 (Cucchiara
et al. 2011)。此外，有人预测下一代探测器，如 SVOM，有可能检测到最大红移达 12 (Llamas Lanza et al. 2024)
的伽马射线暴。Konus-Wind (Mazets et al. 1981)首次检测到了基于其 )90 持续时间的长和短伽马射线暴的双峰分
布，这一发现后来被 BATSE (Kouveliotou et al. 1993)和 Swift (Bromberg et al. 2013)所证实。因此，根据其 )90 持
续时间，伽马射线暴通常被分为长暴和短暴。长伽马射线暴被认为起源于大质量恒星的坍缩，因为它们经常出现
在恒星形成区域 (Totani 1997; Bloom et al. 1998)，与 Type�2 超新星 (Galama et al. 1998; Kelly et al. 2008; Svensson
et al. 2010)相关，并且与其宿主星系内的明亮紫外线区域 (Christensen et al. 2004)有很强的相关性。短伽马射线
暴被认为起源于双星合并，因为它们经常发生在远离恒星形成区域的地区 (Berger 2014)，与引力波 (Abbott et al.
2017)和千新星 (Tanvir et al. 2013; Troja et al. 2019; Jin et al. 2020)相关联。然而，已经报道了许多例外情况。例
如，GRB 211211A(Rastinejad et al. 2022)具有 )90 > 30B和红移 I = 0.076，应该是一个典型的长伽马射线暴，但
它被发现与千新星相关联。Yang et al. (2022)建议 GRB 211211A的前身很可能是白矮星-中子星合并系统。GRB
230307A(Levan et al. 2024)，带有 I = 0.0646和 )90 ∼ 35B，是从双中子星并合中识别出来的。Bromberg et al. (2013)
发现，相当一部分短 GRBs应源自大质量恒星的坍缩。
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长伽马射线暴被认为是由大质量沃尔夫-拉叶星的超新星 (SN) 爆炸产生的，其事件率预计将与恒星形成率
(SFR)相平行。然而，对此问题存在相当大的争议。一些研究发现伽马射线暴事件率与 SFR (Elliott et al. 2012; Hao
& Yuan 2013; Pescalli et al. 2016)之间没有差异。一些研究表明在高红移时 (Kistler et al. 2008; Yüksel et al. 2008;
Wang & Dai 2009; Virgili et al. 2011)伽马射线暴的事件率显著超过预期，而另一些则发现在低红移时 (Petrosian
et al. 2015; Yu et al. 2015; Tsvetkova et al. 2017; Lloyd-Ronning et al. 2019; Dong et al. 2022)有过多的情况。
许多理论被提出以解释长伽马射线暴事件率与恒星形成率之间的显著偏差，包括恒星初始质量函数的演

化 (Xu & Wei 2008; Wang & Dai 2011; Lan et al. 2022)、宇宙金属丰度的演化 (Li 2008; Qin et al. 2010) 以及超
导宇宙弦 (Cheng et al. 2010; Lan et al. 2021)发现，需要光度或密度演化，甚至是不寻常的“三重幂律”光度函数
来解释长伽马射线暴的观测结果。Dong et al. (2023)根据光度对伽马射线暴进行分类，并发现在低红移处高光度
伽马射线暴事件率遵循恒星形成率，而低光度伽马射线暴事件率显著超过同一时期的恒星形成率。他们提出长伽
马射线暴应该有两种不同的前身类型。Petrosian & Dainotti (2024)发现如果从恒星形成率中减去长伽马射线暴的
事件率，剩余部分与短伽马射线暴的事件率非常相似。基于此，他们建议对于红移 I ≥ 2，所有长伽马射线暴起
源于大质量恒星的坍缩，而对于红移 I < 2，大约 60%的显著部分可能起源于双中子星合并。
如果在 I ≥ 2处的长伽马射线暴完全来自大质量恒星坍缩（以下简称塌缩星伽马射线暴），可以利用高红移长

伽马射线暴样本构建塌缩星伽马射线暴的光度函数。在这封信中，我们构建了塌缩星伽马射线暴的光度函数，研
究其演化，并探讨了所有长伽马射线暴中塌缩星伽马射线暴的比例。在第二章中，我们描述了本工作中使用的样
本和方法。然后我们在第三章展示了光度函数拟合结果。在第四章中，给出了简要总结和讨论。在这篇论文中，
我们采用一个平坦的 ΛCDM宇宙学模型，其中包含 �0 = 70 km s−1 Mpc−1，Ω< = 0.3和 ΩΛ = 0.7。

2. 样本和方法

2.1. 样本

自 2004年 Swift卫星发射以来，已经探测到了近 2000个伽马射线暴（GRBs），其中大部分是长伽马射线暴，
少数为短伽马射线暴。大约三分之一的 Swift伽马射线暴具有红移测量值，这比之前的卫星如 BATSE的红移检
测率显著更高。这为研究伽马射线暴的光度函数提供了坚实的基础。研究人员在研究伽马射线暴光度函数时面
临的一个复杂问题是仪器选择效应。Swift/BAT触发系统非常复杂，其对伽马射线暴的敏感性无法被精确参数化
(Band 2006)。实际上，并非所有峰值通量略高于仪器阈值的低能量伽马射线暴都能成功触发。Lan et al. (2021)假
设伽马射线暴的内在峰值通量分布遵循折断幂律。他们的研究结果表明，具有峰值通量 % > 1 ph cm−2 s−1 的长伽
马射线暴观测到的峰值通量分布与折断幂律很好地吻合，而那些具有 % < 1 ph cm−2 s−1 的则显示出明显的偏离。
这表明在这个通量限制之上，仪器选择效应对于不完全采样的影响可以忽略不计。
关于长伽玛射线暴事件率与恒星形成率之间的关系仍存在相当大的争议。Petrosian & Dainotti (2024)发现具

有 I ≥ 2的长伽玛射线暴更好地匹配恒星形成率，表明这些高红移长伽玛射线暴中有很大一部分源自恒星坍缩。
基于这一观点，我们假设具有 I ≥ 2的长伽玛射线暴可能源自大质量恒星坍缩，并被视为塌缩星伽玛射线暴。在
这项工作中，为了区分，我们将具有 )90 ≥ 2B的伽玛射线暴称为长伽玛射线暴。
截至 2019年 11月，排除低光度的GRBs，其光度为 ! < 1049erg s−1，共有 423个 Swift长时GRB具有红移测量

值。1其中，有 301个峰值流量为 % ≥ 1 ph cm−2 s−1，导致红移完整率为 42%。利用这一数据集，Lan et al. (2021)发
现光度演化或密度演化是使光度函数拟合样本所必需的，并且三段幂律模型优于折断幂律模型。为了直接与 Lan
et al. (2021)的结果进行比较，我们也使用了截至 2019年 11月检测到的具有峰值通量 % ≥ 1 ph cm−2 s−1 的 GRB

1应注意到，与 Lan et al. (2021)相比，具有 )90 = 1.39B的 GRB100724A被归类为短爆发，但并未包含在我们的样本中。
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样本。总共有 206个 GRBs具有 I ≥ 2，占已知红移 GRBs的 49%，其中 134个具有峰值通量 % ≥ 1 ph cm−2 s−1。
红移 I和亮度 !iso 的分布可以在图中看到。1和 2。

2.2. 分析方法

图 1. 所有 423个 Swift长伽马射线暴的红移分布，虚红线表示 I = 2的位置，共有 206个样本具有 I ≥ 2。

最大似然方法（MLE）最早由罗纳德·A·费舍尔在 20 世纪初提出 (Fisher 1921, 1925)。我们采用了一种
由 Marshall et al. (1983)提出的最大似然方法。这是一种优化光度函数自由参数的有效方法，如大量先前文献所
示 (Qu et al. 2019; Narumoto & Totani 2006; Ajello et al. 2009, 2012; Abdo et al. 2010; Zeng et al. 2014, 2016; Lan et al.
2019, 2021, 2022)。对于我们而言，最大似然可以写成如下形式：

L = 4 (−#4G? )
#>1B∏
8=1

Φ(!8, I8, C8) (1)

其中，#4G? 表示预期的伽马射线暴检测数量，#>1B 是观测样本大小，而 Φ(!, I, C)表示单位时间内的伽马射线暴
观测率，在红移范围从 I到 I + 3I，以及光度在 L到 L + dL的范围内。Φ(!, I, C) 的具体形式为：

Φ(!, I, C) = 33#

3C3I3!

=
33#

3C3+3!
× 3+

3I

=
ΔΩ

4c
\ (%) k(I)

(1 + I) q(!, I) ×
3+

3I

(2)

其中 ΔΩ = 1.33 sr表示 Swift/BAT仪器的视场。术语 \ (%) ≡ \W (%)\I (%)表示检测效率，即在给定峰值通量 %条件
下检测到爆发并测量其红移的概率。我们的样本是基于 % ≥ 1 ph cm−2 s−1选择的，所以我们假设 \W (%) = 1。对于
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图 2. !8B> 分布中的伽玛射线暴，其中灰色代表所有 423个 Swift长伽玛射线暴，紫色代表具有 I ≥ 2的 206次爆发，黄色代表具有
I ≥ 2和 1秒峰值通量 % ≥ 1光子 cm−2s−1 的爆发，总计 134次爆发。

\I (%)，我们利用了来自 Lan et al. (2021)的结果，特别是 \I (%) = 1/(1+ (2.09±0.26) × (0.96±0.01)%)。函数 k(I)表
示GRB的共动事件率。因子 (1+ I)−1考虑了宇宙学时间膨胀。函数 q(!, I)是归一化的GRB光度函数 (LF)，其可
能随红移演化，具体取决于所采用的模型（详见下文）。术语 3+ (I)/3I = 4c2�2

!
(I)/�0(1 + I)2

√
Ω<(1 + I)3 +ΩΛ

表示平坦 ΛCDM模型中的共动体积元，其中 �! (I) 是红移 I处的光度距离。
根据坍缩起源假说，每次伽马射线暴的发生都表明一颗短寿的大质量恒星的死亡。因此，伽马射线暴形成

率，k(I)，本质上应该与宇宙中的恒星形成速率，k★(I)，相关，使得 k(I) = [k★(I)。这里，[表示伽马射线暴形
成的效率。恒星形成速率，k★(I)（单位为 "� yr−1 Mpc−3），可以写作 (Hopkins & Beacom 2006; Li 2008)，

k★(I) =
0.0157 + 0.118I
1 + (I/3.23)4.66 (3)

对于 GRB光度函数 q(!, I)，我们采用了一种分段幂律的一般表达式：

q(!, I) = �

ln(10)!


(

!

!2 (I)

)0
, ! ≤ !2 (I)

(
!

!2 (I)

)1
, ! > !2 (I)

(4)

其中，�是一个归一化常数，0和 1分别是断裂光度 !2 (I)下方和上方的幂律指数。
考虑到为 100%触发效率设定的通量阈值（即在 15 − 150 keV能量范围内为 %lim = 1 ph cm−2 s−1），预期的伽

马射线暴数量可以描述为

#4G? =
ΔΩ)

4c

∫ I<0G

I<8=

∫ !<0G

<0G [!<8= ,!;8< (I) ]
\ (%(!, I)) k(I)

1 + I

×q(!, I)3!3+ (I)
(5)
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图 3. 红移分布。三条曲线代表了由三种不同模型计算的塌缩伽马射线暴的红移分布。阴影区域表示 1-sigma置信区间。绿色数据点
代表了 301个长伽马射线暴的观测红移分布，这些伽马射线暴具有 % ≥ 1光子 cm−2s−1。

在我们的研究中，Swift任务的持续时间约为) ∼ 15年，覆盖了我们的样本时间段。鉴于当前BAT样本的红移
为 I < 10，分析的最大红移是 I<0G = 10，我们将最小红移设定为 Imin = 2。我们假设光度函数从 !<8= = 1049 erg s−1

延伸到 !<0G = 1055 erg s−1 (Pescalli et al. 2015)。光度阈值可以在公式 5中估计如下：

!;8<(I) = 4c�2
! (I)%;8<

∫ 104/(1+I) keV
1/(1+I) keV �# (�)3�∫ 150 keV

15 keV # (�)3�
(6)

伽玛射线暴光子谱，# (�)，通常使用 Band函数，(Band et al. 1993; Kaneko et al. 2006)，进行建模，该函数分
别具有低能和高能谱指数 −1和 −2.3。
考虑到（i）GRB 形成率与宇宙恒星形成率之间可能存在偏差，以及（ii）GRB 光度函数（LF）可能随红

移演化，我们在上述方程中引入了一个额外的演化因子 (1 + I) X，其中 X 是一个自由参数。在这项工作中，我
们考虑了三种不同的模型，（i）GRB 形成率严格遵循恒星形成率，即 k(I) = [k(I)，且 LF 不随红移演化，即
!28 (I) = !28,0 = constant。（ii）虽然 GRB形成率仍然与恒星形成率成比例，但在 GRB LF中的断点光度随红移增
加，即 !28 (I) = !28,0(1+ I) X。（iii）形成率遵循恒星形成率并包含一个额外的演化因子，即 k(I) = [k(I) (1+ I) X，
而 LF被认为是不变的。
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图 4. 134个长 GRBs的光度分布为 I ≥ 2和 % ≥ 1光子每立方厘米每秒 2s−1。三条曲线代表了三种不同模型的最佳拟合预期光度分
布。阴影区域表示 1-sigma误差。

图 5. 绿色数据点代表了 301个长伽马射线暴的光度分布情况 % ≥ 1 photon cm−2 s−1。实线描绘了不同模型预测的塌缩星伽马射线暴
的光度分布。为了进行比较，我们也绘制了由不同模型从 Lan et al. (2021)预测的长伽马射线暴的光度分布（灰色虚线）。从左至右，
这些模型分别是：无演化模型、光度演化模型和密度演化模型。

对于给定的模型，可以通过最大化似然函数（公式 1）来优化自由参数。鉴于我们模型中的多个参数，我们
采用马尔可夫链蒙特卡罗（MCMC）采样技术，例如公共代码 EMCEE(Foreman-Mackey et al. 2013)，以得出模型
参数的最佳拟合值和不确定性。
确定最优参数后，我们可以将这些参数代入公式 5，并将红移积分限设置为 I<8= = 0和 I<0G = 2
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3. 结果

使用MCMC方法，我们获得了三个模型的最佳拟合参数，结果如表 1所示。我们也给出了对数似然值和AIC
以比较不同的模型。AIC定义为 ��� = −2 lnL + 2=，其中 lnL 是对数似然值，=是模型中的自由参数数量。在
获得每个模型的 AIC后，我们可以使用 Akaike权重 4G?(−���8/2)来表示一个模型相对于另一个模型的信心，具
体定义如下，

%("8) =
4−���8/2

4−���1/2 + 4−���2/2
(7)

在图 4中，我们绘制了 134个 GRB的亮度分布与 I ≥ 2和 % ≥ 1 ph cm−2 s−1，并且在图 5中，我们绘制了所
有 301个 GRB的亮度分布与 % ≥ 1 ph cm−2 s−1以及由不同模型预测的坍缩星 GRB的亮度分布。为了比较，我们
也绘制了由不同模型从 Lan et al. (2021)预测的长 GRB的亮度分布。
没有演化模型意味着光度函数不随红移而演化，GRB事件率严格追踪恒星形成率。图 3显示了无演化的模

型预测的低红移坍缩星 GRBs数量明显高于观测到的长 GRBs的数量，这是不可接受的。有趣的是，这一结果与
Lan et al. (2021)使用所有 % ≥ 1 ph cm−2 s−1的 GRB的研究结果非常相似。使用公式 7，无演化模型相对于光度演
化模型正确的概率仅为 10−3。
我们还计算了 BIC值 (Kass & Raftery 1995)，并将它们包含在表 1中。结果显示，无演化模型与光度演化模

型之间的 BIC（ΔBIC）差异为 10.7，而无演化模型与密度演化模型之间的差异为 12.04。基于这些结果，可以确
信地排除无演化模型，因为用于模型比较的设定阈值（ΔBIC > 8）已被超过。因此，我们建议无演化模型不足以
拟合 GRB数据。
光度演化模型暗示GRB事件率遵循恒星形成率，但GRB的断裂光度随红移而演变，!2 (I) = !2,0(1+ I) X。我

们的结果表明有一个强演化参数 X = 1.54+0.21
−0.22，这与之前的发现 X = 0.5 ∼ 2一致，并表明高红移处的 GRBs比低

红移处的更亮。使用光度演化模型的最佳拟合参数，我们计算了在红移范围 (0, 2)内的塌缩星 GRB预期数量。将
等式 5的积分限调整为 (0, 2)，同时保持最佳拟合参数不变，光度演化模型预测具有 I < 2和 % ≥ 1 ph cm−2 s−1的
塌缩星GRB的数量是 138.6，占观测到的长GRBs的 82.5%。这表明低红移处长GRBs中的 17.5%不应为塌缩星。
密度演化模型表示光度函数不随红移而演变，但伽马射线暴事件率与恒星形成率之比不是常数而是会随着

红移变化，k(I) = [k∗(I) (1 + I) X。我们发现 X = 2.09+0.29
−0.26 的非零值，表明观测数据也可以用密度演化模型来解

释。使用密度演化模型的最佳拟合参数，我们在红移范围（0, 2）内计算了坍缩星伽马射线暴的预期数据。将方程
5的积分限调整为 (0, 2)，同时保持最佳拟合参数不变，密度演化模型预测具有 I < 2和 % ≥ 1 ph cm−2 s−1 的塌缩
星伽马暴的数量为 80.2，占观测值的 47.7%。这表明低红移长伽马暴中的 52.3%可能不是塌缩星，这与 Petrosian
& Dainotti (2024)给出的结果一致，在那里他们发现大约有 60%的具有 I < 2的长伽马暴并非是塌缩星伽马暴。

4. 结论与讨论

在这项工作中，我们发现在塌缩星 GRB样本中存在显著的红移演化。具体来说，无论是光度演化模型还是
密度演化模型都明显优于无演化模型。先前的研究表明，长 GRB随红移观测到的演化可能是由于在样本中包含
了非塌缩星 GRB所致。我们的研究通过展示即使排除了非塌缩星 GRB并使用纯塌缩星 GRB样本后，显著演化
仍然存在，从而挑战了这一问题。这表明 GRB随红移的演化是一种固有属性。然而，仍需确定这种演化是 GRB
本身的内在特性还是宇宙学效应的结果。未来的研究可以调查其他高红移天体源（如 BL Lac对象和 FSRQs）的
红移演化，以比较不同类型高能辐射源演化的异同并得出更全面的结论。
无论使用光度演化模型还是密度演化模型，预测的低红移坍缩星GRB数量远少于观测到的低红移长GRB数

量。这强烈表明，一部分低红移长 GRB并非源自大质量恒星塌缩。值得注意的是，两种演化模型对非坍缩星长
GRB数量的预测存在显著差异。密度演化模型预测 52.3%的长 GRB中 I < 2是非坍缩星 GRB，这与 Petrosian &



8

Dainotti (2024)的结论一致。相比之下，光度演化模型预测 17.5%是非坍缩星 GRB。一个棘手的问题是，光度和
密度演化模型的好性拟合程度非常相似，使得无法区分并排除其中一个模型。这是一个长期存在的问题，许多先
前的研究都发现了类似的结果。然而，在确定长 GRB中低红移非坍缩星长 GRB的比例时，区分这两种模型变得
至关重要。未来能够成功区分这些模型的研究将对研究低红移非坍缩星长 GRB的比例具有重要意义。
值得注意的是，Zhang & Wang (2018)提出当短伽马射线暴按光度分类时，高光度和低光度伽马射线暴的光度

函数和事件率存在显著差异。Dong et al. (2023)采用类似方法对长伽马射线暴进行了研究，并将长伽马射线暴分
为高光度和低光度类型，发现高光度长伽马射线暴的事件率与恒星形成率紧密相关，而低光度长伽马射线暴的事
件率显著偏离恒星形成率。我们的研究表明可以很好地解释 Dong et al. (2023)的研究结果。高光度伽马射线暴紧
随恒星形成率的原因是高光度伽马射线暴的主要组成部分是具有 I ≥ 2特性的长伽马射线暴，这些是由坍缩引起
的伽马射线暴，因此与恒星形成率紧密相关。同时，许多非坍缩型伽马射线暴混入了低光度伽马射线暴类别中，
导致其显著偏离恒星形成率。为进一步验证这一结论，可以通过高光度和低光度将具有 I ≥ 2特性的长伽马射线
暴分类，并分别计算它们的事件率以验证与恒星形成率的关系。我们预测对于具有 I ≥ 2的伽马射线暴，无论是
高光度还是低光度伽马射线暴都会遵循恒星形成率，并且由于包含 I ≥ 2样本完全由坍缩型伽马射线暴组成，因
此低光度伽马射线暴将不再显著偏离恒星形成率。
在之前的著作中，如 Lan et al. (2021)，作者使用了三重幂律进行相关计算。正如图 3右面板所示，在 Lan et al.

(2021)中，无论是否包含演化项的分段幂律构造出的光度函数在低亮度区域明显偏离 !8B> 分布中的观测值。通
常认为三重幂律较为不物理，而光度函数一般通过使用幂律、分段幂律或带截止的幂律来构建。然而，Lan et al.
(2021)发现，采用三重幂律构造出的光度函数显著优于分段幂律。我们的研究可以为这一问题提供合理的解释：
长 GRBs由两个部分组成。其中一个组成部分是 collaspar GRBs，其光度函数遵循整体亮度较高的分段幂律。另
一个组成部分是非 collaspar GRBs，其光度函数也遵循分段幂律但整体亮度较低。当这两种类型的 GRBs混合在
一起时，它们形成了观测到的长 GRBs，使其看起来需要使用三重幂律来更好地拟合长 GRBs的光度函数。
非塌缩星长伽玛射线暴的前身星仍然是困扰研究人员多年的一个谜题。有人提出，长伽玛射线暴的组成部分

可能不是单一的。Dong et al. (2023)建议这一部分可能源自双星紧密恒星合并。Petrosian & Dainotti (2024)从长伽
玛射线暴事件率中减去了恒星形成率（SFR），发现剩余部分与双星紧密恒星合并非常相似，他们认为这是非塌
缩星长伽玛射线暴前身是双星紧密恒星合并的有力证据。然而，在这项工作中显示，纯粹的塌缩星伽玛射线暴并
不严格遵循恒星形成率（SFR），但也表现出一些演化特征。因此，直接使用长伽玛射线暴事件率减去恒星形成
率来获得非塌缩星伽玛射线暴的事件率是不够严谨的。在构建了塌缩星伽玛射线暴的光度函数后，我们可以很容
易地推导出非塌缩星伽玛射线暴的 !8B>和 I分布图。然后可以约束非塌缩星伽玛射线暴的光度函数。将长伽玛射
线暴中非塌缩星伽玛射线暴与短伽玛射线暴的光度函数进行比较，将是确定非塌缩星伽玛射线暴是否确实是双
星紧密恒星合并的重要证据。如果确认非塌缩星伽玛射线暴是双星紧密恒星合并的伽玛射线暴，则这类事件的数
量将比目前认识的多出数倍。这将对使用伽玛射线暴来估计引力波事件率产生重要影响。

SVOM卫星今年（2024年）已经发射，预计可以观测到带有 I ≥ 12的伽玛射线暴。此外，高质量的观测数
据将显著推进伽玛射线暴宇宙学的研究，我们期待新的数据验证我们的结论。

我们衷心感谢兰、GX 在准备本手稿期间的宝贵讨论和建议。此外，我们感谢山东省自然科学基金（资助编号
ZR2021MA021）的支持。

1

2

Facilities: Swift(XRT and UVOT)

Software: astropy(Astropy Collaboration et al. 2013, 2018, 2022) , MC(Foreman-Mackey et al. 2013)
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表 1.

Model Evolution parameter [ 0 1 log !2 ln L AIC BIC

(10−8"−1
� ) (erg s−1)

No evolution … 8.47+0.98
−0.97 −0.17+0.05

−0.05 −1.67+0.24
−0.24 52.92+0.11

−0.11 -58.46 124.92 136.51

Luminosity evolution X = 1.54+0.21
−0.22 5.57+0.67

−0.69 −0.13+0.06
−0.06 −1.20+0.17

−0.16 51.58+0.19
−0.20 -50.66 111.32 125.81

Density evolution X = 2.09+0.29
−0.26 6.81+0.72

−0.65 −0.38+0.04
−0.04 −1.65+0.25

−0.24 52.92+0.09
−0.11 -49.99 110.18 124.47

注释。参数值被确定为蒙特卡罗样本中最佳拟合参数的中位数。误差表示围绕中位数值的 68%包含区域。
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