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(1. 中国科学院 国家天文台，北京 100012； 2. 中国科学院大学，北京 100049)

摘要：近年来，强引力透镜的样本选择和研究从此前主要局限于光学-红外波段，拓展到毫米/亚

毫米波段。目前大约有 200 个强引力透镜系统在毫米/亚毫米波段的广域河外观测中被发现。

ALMA, NOEMA, SMA 等射电干涉阵提供的高灵敏度、高分辨率的观测，结合强引力透镜放大

作用，将高红移星系的研究带入一个新时代。主要从观测样本、建模方法、科学应用等方面介绍

了当下 (亚) 毫米波段星系-星系强引力透镜的研究现状。
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1 引 言

背景天体发出的光，在向观测者传播的过程中，会被处于两者之间的天体所“偏折”，

类似于光学透镜一般被放大，该现象被称为“引力透镜”。产生“偏折”作用的物质结构一

般被称为“透镜体”，它们可以是星系、星系团乃至宇宙的大尺度结构。如果前景“透镜体”

的偏折效应很强，以致于背景发光源成“多个像”，就会形成“强引力透镜”现象。

基于目前的天文仪器，人们只能对近邻宇宙 (z ≈ 0.1) 小于 kpc 尺度的结构进行研

究，要进行高红移宇宙的研究则需要利用引力透镜的放大效应来观测更加暗弱的天体，

分辨更小的结构信息。比如，Meštrić 等人
[1]

利用星系团 MACS J0416 的强引力透镜效

应，对红移 2 ∼ 6 源星系中的 166 个团块结构进行了研究，这些团块典型的有效半径为

2 ∼ 500 pc，恒星质量范围为 105M⊙ ∼ 109M⊙。Shu 等人
[2]

和 Ritondale 等人
[3]

通过红

移约为 0.5 的早型星系的放大作用，发现红移 2 ∼ 3 的莱曼阿尔法发射线星系中存在若
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干大小约为 100 pc 的恒星形成团块。而 2018 年 Förster Schreiber 等人
[4]

在利用甚大望远

镜 (Very Large Telescope, VLT) 研究 35 个红移约为 2 的没有透镜效应放大的恒星形成

星系时，受限于仪器的分辨率，其所研究的团块结构有效半径仅仅为 0.8 ∼ 9.5 kpc，恒

星质量范围约为 2 × 109M⊙ ∼ 3 × 1011M⊙，更小的团块结构在这一情况下是难以分辨

的。借助强引力透镜的放大作用，人们还可以进行高红移星系的动力学研究，比如 Dye 等

人
[5]

、Cheng 等人
[6]

和 Rizzo 等人
[7]

利用阿塔卡马大型毫米/亚毫米波阵列 (The Atacama

Large Millimeter/submillimeter Array, ALMA)提供的积分视场光谱观测数据，重构了高红

移 (z ≈ 4) 星系的本征速度场。

由于高红移的星系距离人们十分遥远，在视线方向上将会更有可能存在使其光线偏折

的前景透镜星系或星系团，从而形成一个强引力透镜系统。毫米/亚毫米波段比较适合用于

研究高红移星系，首先，其所处的射电波段位于大气的电磁波窗口，人们在地球上就能进行

观测。更重要的是高红移星系年轻恒星形成的大量紫外光子由于星际介质与尘埃的作用，其

辐射能量会转移至远红外至毫米波波段，由于负的 K 改正效应À，在红移为 1 ∼ 10 这段范

围内，毫米/亚毫米波段高红移星系的流量密度几乎与红移无关。如图 1 所示，在一些波段

甚至会出现越远的星系越亮的特征，这与可见光波段人们通常认知的平方反比率相差很大。

利用强引力透镜效应在这一特殊波段进行观测，人们将看到相同红移下更加暗弱的星系，这

有利于研究星系的形成与演化。随着 ALMA 等观测仪器灵敏度分辨率的不断提升，研究者

可以充分利用毫米/亚毫米波段的干涉阵观测，对背景源为高红移的星系-星系强引力透镜系

统进行深入的研究。

本文将在下文简单介绍引力透镜与干涉阵原理，引力透镜建模方法以及当前射电强引

力透镜观测的一些研究进展。

2 引力透镜与干涉阵原理简介

2.1 引力透镜简介

考虑一般的引力透镜，假设来自背景源发出的光线在透镜平面上 x = (x1, x2) 处的引力

场能够使用弱场近似 (黑洞附近不能)，则二维偏转角 α̂ = (α1, α2) 可以写为下面的形式：

α̂(x) =
4G

c2

∫ ∫ (∫
dzρ(x′, z)

x − x′

| x − x′ |2

)
d2x′ , (1)

其中，ρ(x′, z) 是 (x′, z) 处的密度，z 是视线方向的坐标，G 为引力常数，c 是光速。

对于天文观测中所出现的真实引力透镜体系，往往透镜体沿着视线方向的物理尺寸，相

比观测者到透镜体的角直径距离 DL、透镜体到背景源的角直径距离 DLS 小得多。因此人们

À对于遥远的天体，不同距离处的辐射存在不同程度的红移。为了消除红移的影响，人们通常会将其绝对星等 (或流量)从观

测参考系转换到静止参考系，这一过程称为 K 改正。K 改正仅仅依赖于星系能谱分布 (SED)的形状。如果星系的流量密度随

红移的增加而减小，人们将此时的 K 改正称为是“正”的；反之如果其流量密度随红移的增加而增大，则认为是“负”的。星

系在毫米/亚毫米波段的辐射有负的 K 改正。
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注：图中展示了一个典型的 1012.5L⊙ 亮红外星系，其不同观测波段的流量密度随红移的变化。

图 1 负的 K 改正效应
[8]

近似认为透镜体的质量分布在一个薄平面内 (即透镜平面，lens plane)；同样，人们也认为

背景源处于一个薄平面内 (即源平面，source plane)。因此在“薄”透镜近似下 (如图 2 所

示)，式 (1)改写为：

α̂(x) =
4G

c2

∫ ∫
Σ(x′)

x − x′

| x − x′ |2
d2x′ . (2)

图 2 薄透镜近似下的强引力透镜示意图
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其中，透镜体的面质量密度 Σ(x) 定义为：

Σ(x) ≡
∫
ρ(x, z)dz . (3)

由图 2 可知，在偏转角 α̂ 较小的时候，透镜平面上的位置 x 与源平面上的位置 η 具有

如下关系：

η =
DS

DL

x−DLSα̂(x) , (4)

其中，DL, DS, DLS 分别代表观测者到透镜平面、观测者到源平面、透镜平面到源平面的

角直径距离。将 η = DSβ 和 x = DLθ 代入式 (4)，可以得到源平面上的位置 β 与像平面上

的位置 θ 映射关系，表示为：

β = θ − DLS

DS

α̂(DLθ) ≡ θ − α(θ) , (5)

其中，约化偏转角 α =
DLS

DS

α̂(DLθ)。

式 (2)还可以被改写为如下无量纲形式：

α(x) =
1

π

∫ ∫
κ(θ′)

θ − θ′

| θ − θ′ |2
d2θ′ , (6)

其中，归一化面密度 κ (convergence)的表达式为：

κ(θ) ≡ Σ(DLθ)

Σcrit

, (7)

Σcrit 为透镜体的“临界质量面密度”(critical surface mass density)，定义为：

Σcrit ≡
c2

4πG

DS

DLSDL

. (8)

透镜势 ψ(θ) 定义为：

ψ(θ) =
1

π

∫ ∫
κ(θ′)ln | θ − θ′ | d2θ′ . (9)

由恒等式 ∇ln | θ |= θ/ | θ |2 可知，约化偏转角与透镜势存在如下关系：

α(θ) = ∇ψ(θ) . (10)

于是式 (5)改写为：

β = θ −∇ψ(θ) . (11)

由此人们可以看出，像的位置直接取决于透镜势 ψ 的一阶导数。除此之外，透镜体的归一

化面密度还与透镜势关联，进一步写成下面的形式：

κ(θ) =
1

2
∇2ψ(θ) . (12)
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引力透镜在放大背景源的时候并不会改变其面亮度 (surface brightness，或称为辐射强

度 intensity)，透镜的放大效应来自于对背景源角尺度的放大。人们考虑一个源平面上无穷

小的面元，它在引力透镜效应下的立体角形变可以由雅可比矩阵描述：

A(θ) =
∂β

∂θ
=

(
δij −

∂2ψ(θ)

∂θi∂θj

)
=

(
1− κ− γ1 −γ2

−γ2 1− κ+ γ1

)
, (13)

其中，γ1 与 γ2 代表剪切量 γ 的两个分量 γ = γ1 + iγ2，分别表示为：

γ1 =
1

2

(
∂2ψ

∂θ21
− ∂2ψ

∂θ22

)
, γ2 =

∂2ψ

∂θ1∂θ2
, (14)

其中，κ 为式 (7)中定义的“归一化面密度”。κ与 γ对图像的影响体现在：κ 会导致像的大

小发生各向同性的缩放，但不改变像的形状；而 γ 导致像的形状发生扭曲，但不改变像的

大小 (如图 3 所示)。

图 3 一个理想的圆形发光源在引力透镜效应下的形变
[10]

透镜的放大率张量定义为雅可比矩阵的逆，

M(θ) = A−1 , (15)

其行列式 (detM) 代表 θ 位置处的微分放大率 µ(θ)。通过雅可比矩阵可以画出透镜平面上

放大率为无穷 (detA = 0)的点组成的闭合曲线，人们称之为临界曲线。临界曲线通常分为

径向临界曲线和切向临界曲线，对于切向临界曲线，其内部的平均归一化面密度为 1，即

κ̄ = 1。如果将临界曲线按照透镜方程投影回源平面，人们会得到新的曲线，称之为焦散线。

相应的焦散线也分为径向焦散线与切向焦散线。焦散线可以帮助人们定性地理解透镜的成

像特征，当背景源穿过焦散线时，像的数目会成对地增加或减少 (取决于穿过的方向)。图 4

展示了当源天体处于源平面上不同位置时，其对应的成像特征。

对于大的展源，整体放大率可以认为只是整个源天体范围内 µ(β) 与表面亮度的加权积

分：

µtot =
1∫ ∫

Is(β)d2β

∫ ∫
Is(β)µ(β)d

2β . (16)

尽管局部放大率 µ(β) 不依赖于波长，但背景源的总放大率 µtot 与波长相关。由于计算总放

大率时存在源平面表面亮度 Is(β) 的权重，只有当两个波长的表面亮度分布 Is(λ1) 和 Is(λ2)
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注：a) 中黑色实线代表源平面上的焦散线，b) 中黑色实线代表透镜平面上的临界曲线。当源天体相对于焦散线

处于不同位置时，其成像特征为 b) 所示。

图 4 透镜体系示意图
[11]

完全一致，总放大率才相同。如 B1938+666，源星系的射电喷流刚好穿过了焦散线，于是

存在着非常高的放大率，即 µradio
tot = 173

[12]

。然而在光学波段，它的放大率 µopt
tot ≈ 13

[13]

。由

于人们在毫米/亚毫米波段研究强引力透镜体系时需要利用多种谱线 (如尘埃连续谱、CO 的

多种跃迁辐射、H2O、HCN、HCO+ 等多种分子谱线)，不同的谱线对应星际介质中的不同

物质组分，因此不同谱线的观测结果很可能具有不同的放大率
[14]

。

对于一个满足圆对称的理想透镜体，当背景源与前景透镜体及观测者共线时，背景源的

像是一个圆环，该圆环的半径人们称之为爱因斯坦半径，其中所包围的质量称之为爱因斯坦

质量。对于一个质量分布较为复杂的透镜体系，人们可以借助临界曲线定义“有效爱因斯坦

半径”(参考 Meneghetti 等人
[15]

文中 4.1 节)。假设临界曲线所包围的面积为 Scrit，则“有

效爱因斯坦半径”定义为：

θE =

√
Scrit

π
. (17)
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2.2 干涉阵原理

2.2.1 可见度函数

射电干涉阵是多个天线 (碟形天线或偶极子) 形成的互连网络。单个天线对之间的相

对距离称为基线。射电干涉阵测量的并非是天空的面亮度分布，而是所谓的可见度函数

(visibility function) V (u, v, w)，它实际上是天空面亮度分布 I(l,m) 二维傅里叶变换后的离

散化采样：

V (u, v, w) =

∫ ∫
A(l,m)I(l,m)e−2πi[ul+vm+w(

√
1−m2−l2−1)] dldm√

1−m2 − l2
, (18)

其中，l 和 m 是天球切面上的坐标 (使用标准射电天文学记号，l 指向西方，m 指向北方)，

A(l,m) 是主波束轮廓，u, v 和 w 是傅里叶平面上的基线坐标
[16]

。只在距离相位中心较大

的角距离时 (如宽视场观测)，w 项即阵列的深度才变得重要 (当距离相位中心较近时，有

w(
√
1−m2 − l2 − 1) ≈ 0)。对于典型的星系-星系强引力透镜观测，阵列指向在几个角秒内

是准确的，因此可以放心地丢掉 w 项。于是式 (18)就可以写为：

V (u, v) =

∫ ∫
A(l,m)I(l,m)e−2πi(ul+vm)dldm . (19)

然而人们对 uv 平面的采样是不完整的，只能获得干涉阵列中基线采样的 uv 平面上特

定位置处的可见度函数 V (u, v)。如果将观测的数据直接进行傅里叶变换，人们不能得到真

实的天空图像 I(l,m)，而是得到所谓的脏图 (dirty image)，则脏图的面亮度分布为：

ID(l,m) = A(l,m)−1

∫ ∫
S(u, v)V (u, v)e+2πi(ul+vm)dudv , (20)

其中，S(u, v) 是 uv 平面上的采样函数，在采样的 (u, v) 位置处 S 为 1，未采样的地方 S 为

0。脏图可以被看作真实的天空面亮度分布 I(l,m) 与脏束 B (dirty beam) 的卷积。脏束可

以看作是采样函数的逆傅里叶变换，表示为：

B(l′,m′) =

∫ ∫
S(u, v)e+2πi(ul′+vm′)dudv . (21)

在图像平面上，uv 平面的不完全采样会产生旁瓣结构，这种旁瓣结构高度依赖于干涉

仪的基线布局和可见度数据的加权方式 (如自然加权、统一加权、布里格斯加权
[16]

)。因此

图像平面中的噪声会高度相关，信号会带有旁瓣结构，人们需要通过反卷积来恢复真实的图

像。图 5 展示了综合孔径成图过程中的不同阶段。

2.2.2 综合孔径成图

重构观测天区的面亮度分布最直接的方法是假设脏图是一系列点源与脏束卷积形成的。

这一构想是洁化 (CLEAN)算法
[17, 18]

背后的基本假设。洁化算法也是射电天文学中使用最广

泛的反卷积算法。在洁化过程中，天空会被迭代分解为一系列点源分量，并从观测到的可见

度函数 V (u, v) 中减去相应的响应，直到达到某个设定的阈值。这一洁化算法在处理点源数

据时是非常有效的，但当人们用它处理高分辨率的展源观测数据时，它会将所有展源都分解

为点源的集合，从而导致成图结果不够理想。在研究强引力透镜系统时，此问题尤其严重。
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注：a) 为天空真实的亮度分布 I⋆(l,m)；b) 为自然加权，使用MS-CLEAN 算法进行去卷积后的洁图；c) 为

uv 平面上采样处每一点的复可见度函数振幅；d) 为对应于 ALMA 1h 曝光所对应的采样函数 S(u, v) 即 uv

覆盖；e) 为脏束 F−1[S(u, v)]；f) 为脏图 ID(l,m) = F−1S(u, v)V (u, v)。

图 5 综合孔径成图示意图
[9]
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于是人们提出了一系列改进的洁化算法来对展源实现更好的成图效果，其中包括

W-CLEAN
[19]

以及MS-CLEAN
[20]

。如MS-CLEAN 算法将真实天空亮度分解为点结构和不

同尺寸的扩展源，并据此进行建模源。由于其选取不同尺度的分量，与最初的洁化算法相

比，这一算法能够对展源结构进行更精确的拟合。

3 观测样本现状

目前大量的射电强引力透镜样本来自于毫米/亚毫米波段的广域河外巡天项目
[21–26]

。南

极点望远镜 (South Pole Telescope, SPT)
[27]

、赫歇尔空间天文台 (Herschel Space Observa-

tory, HSO)
[28]

、普朗克卫星 (Plank)
[29]

这三台望远镜为人们提供了大量的数据，与之相关的

几个主要的巡天项目赫歇尔天体物理太赫兹大天区巡天 (Herschel Astrophysical Terahertz

Large Area Survey, H-ATLAS)
[30]

、赫歇尔多层河外巡天 (Herschel Multi-Tiered Extragalac-

tic Survey, HerMES)
[31]

、SPT 巡天
[27]

和普朗克全天巡天 (Planck All-Sky Survey to Analyze

Gravitationally-lensed Extreme Starburst, PASSAGES)
[32, 33]

致力于在亚毫米波段探测引力

透镜候选体。

3.1 巡天项目介绍

赫歇尔空间天文台À是欧洲航天局 (European Space Agency, ESA)的一台口径 3.5 m 的

空间望远镜，在远红外至亚毫米波段范围 (55 ∼ 672 µm)内进行观测。它于 2009 年被发

射至日地第二拉格朗日点进行科学观测，并于 2013 年 4 月耗尽液氦制冷剂而结束任务。

H-ATLAS 与 HerMES 两个巡天项目于三个波段 (约 250 µm, 350 µm, 500 µm)分别覆盖了

500 平方度与 100 平方度的天区范围。SPT 是一台口径为 10 m 的单镜面望远镜，它的工作

波段约为 1.4 mm, 1.0 mm, 3.0 mm。SPT 巡天项目则覆盖了 2 500 平方度的天区，其分辨

率在1.4 mm 和 2 mm 处分别为 0.7′′ 与 1.6′′。由于赫歇尔望远镜与 SPT 的工作波段不同 (前

者位于远红外波段，后者位于毫米波段)，它们观测到的源存在不同的选择效应。一般来说

SPT 观测到的天体的红移更高，且远红外光度比赫歇尔望远镜的源更大
[8]

。

3.2 引力透镜候选体的选择方法

通常来说，在光学波段搜寻强引力透镜系统是一件非常耗费观测时间的工作
[34–36]

，但

在亚毫米波段，人们可以相对容易地从巡天观测中探测到强引力透镜系统，同时这些透镜体

系的背景源往往红移很高。

首先由于负的 K 改正效应，人们可以探测到非常遥远的富尘埃恒星形成星系 (dusty

star-forming galaxies, DSFGs)
[37, 38]

。负的 K 改正效应是指在固定的观测波长下，随着红移

的增加，尘埃连续谱的亮度也将增加。因此 DSFGs 会在一个较大的红移范围内被比较均匀

地探测到
[8, 39]

。对于具有固有能谱分布 fυ 和光度 L 的星系，在观测频率 υ 下测得的流量密

À下面统一称其为赫歇尔望远镜。
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度 Sυ 由下式给出：

Sυ =
Lυ

4πD2
L

, (22)

其中，DL 为光度距离，Lυ 给定频率下源的光度。在瑞利-金斯近似下，Lυ ≈ υ2+β
0 ，

υ = υ0/(1 + z)。而光度距离随红移的演化为 DL ≈ (1 + z)2。于是式 (22) 可以改写为：

Sυ(z) ≈
(1 + z)β+2

(1 + z)4
= (1 + z)β−2 . (23)

由于对典型尘埃的能谱分布，其谱指数 β = 1.5 ∼ 2.0
[8]

，所以 Sυ(z) 在很大的红移范围内

都几乎是一个常数。尤其是在比较低的频率，高红移 DSFGs 的观测面亮度基本不随红移下

降，因此人们可以在高红移范围内比较均匀地探测到这些 DSFGs。

在高红移，未经透镜影响的亚毫米波段亮源的数密度会急剧下降，且存在大量的星系作

为强引力透镜系统的背景源，因此在亚毫米/远红外的观测中，人们只需对观测目标源加一

个流量阈值，就可以识别出强透镜系统。在这一流量阈值之上，未经透镜放大的源的数量则

可以忽略，如图 6 所示。

注：a) 从 500 µm H-ATLAS 数据中筛选亚毫米透镜系统的方法；b) H-ALTLAS 中透镜源的红移分布。

图 6 亚毫米透镜体系选择方法与样本红移分布
[21, 22]

通过这一方法得到的样本源会受到近邻星系与亮活动星系核 (AGNs)的影响，研究者

们通过交叉对比相关星表来去除这些污染源
[23, 40]

。Negrello 等人
[22]

2017 年就利用类似的判

据，在筛选出 500 µm 处流量密度大于 100 mJy 的天体并去除污染源后，从 H-ATLAS 中证

认出 80 个透镜候选体。

在得到透镜候选体之后，人们还利用ALMA、北方扩展毫米波阵列 (Northern Extended

Millimeter Array, NOEMA)、亚毫米波阵列 (the Submillimeter Array, SMA)等仪器的更高

分辨率的图像与光谱观测来证认这些体系。对于强引力透镜系统，利用高分辨率的观测结
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果，人们将看到多像或爱因斯坦环，进一步通过光谱观测可以获得这些透镜星系与源星系的

红移
[41]

。

4 对于射电干涉阵数据的强引力透镜建模方法

4.1 背景

人们在 20年前就已经尝试利用光学观测数据在像素化网格上重构源天体的面亮度分布，

即引力透镜建模
[42–44]

。后来强引力透镜建模方法得到进一步的发展，如研究者们引入自适

应源平面网格
[45]

，引入贝叶斯证据 (Bayesian evidence)对不同模型进行比较
[46]

，以及将像

素化的扰动引入透镜势
[47, 48]

等。对于射电干涉阵的高分辨率观测数据，为了充分发挥其优

势，人们需要对现有的图像建模代码进行相应的改写与拓展，从而实现对干涉阵数据直接在

uv 平面上进行透镜建模。

1992 年Kochanek 和 Narayan
[49]

介绍了 LensClean，这是一种基于 CLEAN 算法的干涉

数据透镜建模方法。后来Ellithorpe等人
[43]

和Wucknitz等人
[50]

对其进行了改进。Bussmann

等人
[51, 52]

和 Hezaveh 等人
[53]

开发了另一种基于对 uv 数据进行拟合的透镜建模方法。前者

利用马尔可夫链蒙特卡洛方法 (Markov Chain Monte Carlo, MCMC)生成大量成对的参数

化透镜和背景源，并将其映射到 uv 空间，然后根据 uv 空间中计算的 χ2 来确定最优解；后

者
[53]

提出了一种具有参数化透镜和背景源模型并包括内部自校准的可见度数据拟合技术，

然后利用该方法对 SPT 样本中的几个具有 ALMA 观测数据的透镜体系进行了研究。尽管

与直接使用射电波段洁化图像的透镜建模相比，这些新方法有了显著的改进，但它们的源

模型依然是参数化的 (如 Sérsic 或高斯轮廓)。于是 2016 年 Hezaveh 等人
[54]

在其 2013 年工

作
[53]

的基础上进一步引入像素化的源模型。

4.2 对于图像的传统建模方法

首先介绍用于光学图像的引力透镜建模方法。通常星系-星系强引力透镜建模包含四个

要素，即：透镜星系的质量分布模型，透镜星系的亮度分布模型，背景源天体的亮度分布模

型以及点扩散函数 (point spread function, PSF)。其建模的流程可以总结为：对任意给定模

型参数的透镜星系 (质量分布与亮度分布)与背景源星系 (亮度分布)，人们可以通过透镜方

程生成一个理想的模型图像；由于望远镜存在一定的模糊效应，人们再利用这一理想图像对

望远镜的 PSF 进行卷积，然后与观测图像进行比较，最终找到一组最优的模型参数，它产

生的模型图像最接近真实的观测图像。

在实际建模的过程中，人们一般会使用参数化的模型来描述背景源星系的亮度分布 (如

Sérsic 解析轮廓)。这种简单的参数化引力透镜宏观模型通常能够比较好地再现很多透镜系

统的宏观特征，如透镜星系的质量、椭率、方位角和背景源星系的有效半径与光度。但对于

一些应用，如果要更加精细地描述源的亮度分布信息，就需要使用非参数化模型，将源星系

在源平面的亮度分布看作是一个个离散的像素点，每一个像素都是一个自由参数
[55–57]

。同

样对于透镜星系也有参数化与非参数化的质量模型。
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4.3 对可见度函数的建模方法

与光学图像不同，干涉阵直接测量的是目标源亮度分布在傅里叶空间的信号，一般对该

信号需要进行“反转”与“洁化”才能得到常规的亮度分布图像。由于“洁化”得到的图像

会存在不规则的关联结构，且“洁化”这一过程本身会为图像引入无法估计的亮度误差，因

此人们在透镜建模时将难以对模型误差进行正确的评估，从而得到有偏差的模型解。

由于在图像平面上建模比直接处理非常大的可见度数据集更高效，人们在对 ALMA 的

高分辨率观测数据进行透镜建模时，也会使用洁化的图像
[5]

。但为了充分利用干涉阵的观测

数据，更加精细的透镜建模需要直接使用可见度数据。目前很多团组开发了直接在 uv 平面

上对可见度数据进行透镜建模的技术
[41, 53, 58, 59]

。对可见度数据直接进行透镜建模的优势是，

它让自校准 (如天线相位校正)作为模型优化的一部分，因此纳入了测量中存在的全部不确

定度。当前不同团组对于源重构的实现存在一些差异，如 Hezaveh 等人
[53]

和 Bussmann 等

人
[41]

使用了参数化的源模型；而 Rybak 等人
[58, 59]

采用了一种基于贝叶斯框架下的像素化重

构技术，这一方法基于 Vegetti 和 Koopmans
[48]

的工作，是其方法在干涉阵数据上的拓展。

Rybak 的方法可以使人们充分利用 ALMA 的高分辨率观测数据来研究背景源星系复杂的亮

度分布。

利用可见度函数进行透镜建模的基本思路如下：

(1)猜测一组可能的模型参数 (包括透镜星系的质量模型与源星系的亮度分布模型)得到

理想的模型透镜图像。

(2) 将上一步的图像进行傅里叶变换，得到一个定义在规则 uv 格点上的“可见度”

图像。

(3)对上一步得到的“可见度”图像，对给定的任意 uv 坐标进行线性插值，从而得到

其对应的模型“可见度”数值。

(4)计算观测与模型可见度之间的差异 (χ2)，根据这一数值来不断猜测新的参数，直到

采样了整个参数空间，从而获得最优解。

4.4 利用干涉阵数据进行运动学建模

当人们研究星系的运动学和形态学特征时，需要去对其中的星际介质 (ISM)进行高分

辨率的观测，通常这需要探测到几十到大约 100 pc 尺度的分子气体。作为天然的望远镜，

强引力透镜效应使得人们可以研究空间上解析的背景源星系的速度场信息
[5, 60–64]

。如 Stark

等人
[60]

在 2008 年利用强透镜研究了一个红移为 3.07 的星系的运动学信息，其分辨率约为

120 pc。

利用光学图像研究背景源星系运动学时通常有以下特征：

(1)透镜星系的质量模型是通过高分辨率的图像数据获得
[60–62, 65, 66]

。

(2)对已经去除透镜效应的三维积分视场单元 (IFU)数据进行运动学建模
[62, 65]

，通过

高斯拟合源平面中的发射线来得到速度与速度弥散信息，或者通过将像平面的矩图去除透

镜效应并映射到源平面上
[61, 66]

。这两种情况下透镜星系的质量模型都是保持固定的。

(3)通常会使用解析函数 (如反正切函数)来拟合去透镜效应后的速度场，并得到对应的
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旋转曲线 (即 kinemetry 方法)。

对干涉阵观测的分子谱线数据进行研究时也采取类似的方法
[5, 59, 67]

。首先对与谱线同

一频带观测的射电连续谱数据进行建模，获得透镜星系的质量模型；然后利用该质量模型

对三维的谱线数据进行透镜建模，重构源的亮度分布，进一步计算得到源平面的矩图；最

后，通过将 kinemetry 方法
[68]

应用于一阶矩图和二阶矩图
[59]

，或将动力学模型应用于一阶

矩图
[5, 67]

，来推导运动学参数。

迄今为止，大多数的强透镜研究都是基于对二维面亮度数据的分析。对于三维数据立方

体，通常使用上述对二维数据进行建模的技术
[60]

简单地在重构时将数据立方体的通道当作

是一系列独立的源，然而在这种情况下，事先是不知道重构的通道之间如何相互关联。研究

者们为了增加数据的信噪比并减小建模时使用的可见度数据大小，通常会对数据进行预处

理；对时间进行一定的平均，对不同的通道进行平均合并，使得合并后的每个通道足够宽以

获得高的信噪比，同时又足够窄以研究其运动学信息。如图 7 所示，数据切片的每个通道

宽度为 50 km · s−1。如果背景源星系存在旋转的盘结构，那么可以对重构出的源平面中每个

通道的图像数据用一个解析的盘模型来进行拟合，从而获得相关运动学参数
[69]

。

然而，以上提到的方法都是次优的，主要有两个原因：首先，如果透镜星系的质量模型

保持不变，就不可能量化其与源星系运动学特性之间的简并性；其次，运动学拟合是在重构

的源上进行，而不是直接在数据上。在源平面上，像素是相关的，且分辨率随透镜放大率

的大小而变化。因此，在推导源星系的运动学参数时会引入难以量化的系统误差。2018 年

Patŕıcio 等人
[70]

采用了一种正向建模方法，通过对发射线进行高斯拟合，直接在像平面上拟

合数据得到对应的速度场信息，部分克服了上述一些问题。然而，与前面提到的方法类似，

这种方法并不理想，因为它依赖于从哈勃空间望远镜 (Hubble Space Telescope, HST)观测

数据中得到的固定的透镜质量模型，同时该方法是对二维速度场进行运动学建模，而非完整

的三维数据立方体。2018 年 Rizzo 等人
[71]

提出一种对完整三维数据进行建模的新方法，利

用参数化的旋转盘模型对模拟的发射线积分视场观测数据 (或是射电干涉阵的观测数据)进

行直接拟合，使得人们能够同时得到透镜的质量模型以及源星系的运动学信息。Patŕıcio 等

人
[70]

与 Rizzo 等人
[71]

的这两个工作都解决了源平面分辨率不均匀的问题。Rizzo 等人
[71]

的

方法可以让人们同时优化透镜星系和源星系的参数，从而对模型参数间的简并性进行研究。

尽管拟合参数化的运动学模型在很多情况下都很有效，但如果源星系的运动学结构是

扰动的，具有复杂的形态，或者其存在多个组分，那么简单的参数化模型就会与这样的运动

学结构存在较大差异。

下面简单介绍 kinemetry 方法
[68]

以及 Rizzo 等人
[71]

2018 年提出的动力学建模方法。

kinemetry 方法是基于这样一种思想，即重构源的速度场/速度弥散可以用一系列长轴

长度增加的同心椭圆来描述；然后，沿每个同心椭圆的一阶矩 (速度场)与二阶矩 (速度弥

散)可以被分解为带有少量谐波项的傅里叶级数。一阶矩M1(x, y) 与二阶矩M2(x, y) 可以

写为：

M1(x, y) =

(∑
υ

Iυ(x, y)

)−1∑
υ

vυ · Iυ(x, y) , (24)
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注：每一个通道的宽度为 50 km · s−1。

图 7 对 SPT0346-52 [C II] 158 µm 发射线进行重构
[63]
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M2(x, y) =

(∑
υ

Iυ(x, y)

)−1∑
υ

Iυ(x, y)(vυ −M1(x, y))
2

 1
2

, (25)

其中，(x, y) 为源平面位置坐标，υ 与 vυ 分别为给定通道处的频率与静止参考系速度，

Iυ(x, y) 为给定频率像平面上 (x, y)处的面亮度。

在 kinemetry 方法中，i 阶矩可以分解为：

Mi(a, ψ) = A0,i(a) +
N∑

n=1

[An,i(a)sin(nψ) +Bn,i(a)cos(nψ)] , (26)

其中，a 和 ψ 是环的半长轴与方位角。式 (26)可以改写为：

Mi(a, ψ) = A0,i(a) +
N∑

n=1

kn,i(a)cos[n(ψ − ϕn,i(a))] , (27)

其中，kn,i 和 ϕn,i 分别为：

kn,i(a) =
√
A2

n,i(a) +B2
n,i(a) , (28)

ϕn,i(a) = arctan

[
An,i(a)

Bn,i(a)

]
. (29)

对于一个理想的旋转盘结构，展开式中唯一的非零项是 B1,v 和 A0,σ 项，分别对应于圆周速

度和常数的速度弥散。

2018 年 Rizzo 等人
[71]

使用修改版本 3DBAROLO
[72]

的 building-model 模块来构建其运

动学模型。旋转星系会由倾斜环模型
[73]

模拟为一系列同心环。在每个环上，气体的位置是

随机选择的，这样平均来说，气体将在其表面上均匀分布。每个环由以下参数描述：

(1) 中心坐标 xs, ys；

(2) 倾角 i，i = 0◦ 时星系为正向 (face-on)，i = 90◦ 时星系为侧向 (edge-on)；

(3) 位置角 PA (position angle)；

(4) 正向气体柱密度 Σ；

(5) 系统速度 Vsys；

(6) 旋转速度 Vrot；

(7) 速度弥散 σgas。

于是在半径 R 处视线方向上的投影速度 Vlos 定义为：

Vlos(R) = Vsys + Vrot(R) cosϕ sin i , (30)

其中，ϕ 为该星系平面上的方位角。同时人们采用了三个经验函数来描述旋转曲线：反正切

函数、双曲正切函数和多参数函数，它们的具体形式如下：

Vrot(R) =
2

π
Vtarctan

(
R

Rt

)
, (31)
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Vrot(R) = Vttanh

(
R

Rt

)
, (32)

Vrot(R) = Vt

(
1 +

Rt

R

)β

[
1 +

(
Rt

R

)ξ
]1/ξ . (33)

其中，Rt 是旋转曲线内部与外部间的转向点半径 (turn-over radius)，Vt 为反正切函数和双

曲正切函数的渐近速度，是多参数函数的速度标度。反正切函数主要用于高红移星系的运动

学建模
[66, 74]

。然而它不够灵活，尤其是在可能出现凸起的内部区域。此时可以使用更灵活

的多参数函数。

为了描述速度弥散轮廓，可以选择幂律、线性或指数函数的形式：

σgas(R) = σ0

(
R

Rσ

)ζ

, (34)

σgas(R) = σ0 + ζR , (35)

σgas(R) = σ0e
− R

R0 + σ1 . (36)

5 目前 (亚)毫米强引力透镜观测的研究进展

5.1 对高红移星系的研究

利用毫米/亚毫米波段的强引力透镜系统，天文学家可以对遥远星系中的恒星形成活动

与星际介质进行详细的研究。

5.1.1 高红移谱线

由于强透镜的放大效应以及 ALMA 极高的灵敏度，人们在研究高红移星系时不仅可以

使用传统的分子与原子谱线 (例如 CO, [C II])，还可以使用其他亚毫米波段比较弱的发射线

与吸收线。2014 年 Spilker 等人
[75]

使用 SPT 源的叠加光谱首次证明了 ALMA 可以在高红

移源中检测到丰富的光谱特征，该光谱共有 16 条信噪比大于 3 的谱线，同时这篇文章也第

一次限制了许多处于高红移的分子种类。这些高红移的“非传统”谱线为人们研究遥远恒星

形成星系打开了一个全新的窗口。下面将讨论 ALMA 在研究强透镜源时可以检测到的一些

谱线。

(1)致密气体的示踪分子

虽然 CO 通常是高红移恒星形成星系中最容易探测到的分子，但其碰撞激发所需要的

临界密度相对较低 (nH2
≈ 102 ∼ 103 cm−3)，这意味着在研究典型的恒星形成区 (致密的分

子云核心)时，CO 并不是一个很好的示踪分子。那些具有较高临界密度 (n > 104 cm−3，例

如 HCN, HNC, HCO+, CN 等)的分子被人们认为是研究恒星形成时更可靠的示踪剂。最近
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天文学家
[75, 76]

利用 ALMA 的观测对强透镜恒星形成星系进行了研究，他们使用这些谱线的

线强比对恒星形成区星际介质的密度、温度和激发条件进行了限制。

(2) H2O

水也是一种致密气体的示踪剂，它被认为是分子云中含量最丰富的分子之一，因此在

人们研究尘埃遮蔽星系中的星际介质时，水是非常重要的一条谱线
[77]

。在相同的频率范围

内，高激发的水线 (基态以上 500 K)亮度与 CO 相近。最早 Omont 等人
[78, 79]

以及 Yang 等

人
[80]

的工作中利用 PdBI/NOEMA 对最亮的一些透镜亚毫米星系 (lensed SMGs)的水线进

行了观测。目前ALMA已经可以对水分子进行高分辨率的观测。例如在 2014年，研究者们

使用 ALMA 对强引力透镜源 SDP.81 (z=3.042)中的水线进行了高分辨率的观测 (0.9′′)
[81]

。

2019 年 Yang 等人
[64]

利用 ALMA 在强透镜系统 G09v1.97 (z=3.63) 中观测水线时达到了

0.4′′ 的分辨率。

(3) CO 同位素
13CO 和 C18O 通常比 12CO 光学薄，因此它们可作为总分子柱密度的示踪分子。除此

以外，碳和氧的同位素具有不同的形成路径，人们可以利用这些谱线与 12CO 的比值来研

究高红移的核合成。2014 年 Spilker 等人
[75]

基于叠加光谱探测到 13CO 的多重跃迁，对于一

个 LIR = 5 × 1013L⊙ 的星系进行计算后发现，ALMA 只需对每条谱线观测 30 min 就可以

探测到 (甚至空间上分辨)这些微弱的谱线。这将为人们了解宇宙同位素增丰的历史打开一

个新窗口。2018 年 Zhang 等人
[82]

利用 ALMA 在研究 4 个红移 2 ∼ 3 的强透镜亚毫米星系

时，发现其有较低的 13CO/C18O 丰度比，基于 Romano 等人
[83, 84]

的模型，他们认为低丰度

比可能暗示了高红移亚毫米星系有着大质量恒星数目比例更高 (top-heavy)的初始质量函数

(initial mass function, IMFs)。

(4)原子精细结构谱线

这一类原子精细结构谱线包括恒星形成星系光谱中远红外波段最亮的一些发射线，人

们在非透镜星系中也探测到许多这些谱线。尤其是 [C II] (158 µm)，它一般是恒星形成星

系长波光谱中最强的谱线。目前人们利用 ALMA 对透镜星系
[85]

和非透镜星系
[86–88]

进行观测

时，[C II] 已经是一个常规被探测到并解析的信号。强透镜效应使得人们可以对重要的原子

精细结构谱线进行一些初步的统计研究。例如，2017 年 Bothwell 等人
[89]

研究了红移 2 ∼ 5

的 13 个 SPT 强透镜源的 [C I]。由于 [C I] 被认为是星际介质中冷分子的良好示踪剂
[90, 91]

，

人们认为可以利用它来研究 H2 质量。Bothwell 等人
[89]

利用这一假设推导出基于 [C I] 源的

气体质量，发现它与基于 CO 的估计值存在显著偏差，这表明这些源比近邻星暴星系拥有

更致密、更富碳的介质。

(5)分子吸收线

由于分子吸收线的强度不随距离而衰减，仅取决于背景源的亮度，因此它们对视线方向

上的少量分子气体非常敏感。分子吸收线可以作为星际介质中分子的重要示踪剂与分子外

流的标志。10 年前，人们仅仅探测到近邻宇宙外 5 个源的吸收线
[92]

。之后人们利用赫歇尔

望远镜上的光谱和光度成像接收机 (spectral and photometric imaging receiver, SPIRE)在
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最亮的透镜亚毫米星系中探测到一些 OH 的吸收信号
[93, 94]

。而目前通过 ALMA，人们已经

可以研究高红移的分子吸收线
[95]

。例如 Spilker 等人
[96]

2018 年的工作中表明，在红移为 5.3

的强透镜星暴星系中，通过羟基分子 (即 OH)的 119 µm 基态双峰跃迁，探测到并在空间上

可以分辨出分子吸收的信号。OH 的观测表明，快速分子外流能够带走大部分恒星形成所需

的气体，该结果为自我调节的反馈机制提供了新的观测证据。此外利用 ALMA 对强透镜源

进行观测时，人们在高红移还发现了新分子，例如 Falgarone 等人
[97]

对 6 个红移约为 2.5 的

透镜星暴星系进行观测时，探测到 CH+ 基态跃迁的吸收线与发射线 (如图 8 所示)。ALMA

近期在观测两个红移约为 2.3 的透镜亚毫米星系时还探测到 OH+ 与 H2O
+ 基态跃迁的吸收

线
[98]

，这些吸收线可以用来测量宇宙线在其扩展的气体晕中的电离率。

注：ALMA 的灵敏度与强引力透镜结合使得人们在高红移第一次探测到这种分子。

图 8 在 6 个红移约为 2.5 的星暴星系中探测到 CH+ 的吸收线与发射线
[97]

5.1.2 高红移恒星形成

利用远红外连续谱与CO发射线，人们可以对高红移星系的恒星形成与分子气体进行研

究。其中一个重要领域是：使用可分辨 (亚星系尺度)的观测数据来研究单个星系中气体转

化为恒星的相对效率 (如 Kennicutt-Schmidt relation)。目前很多团组利用 (亚)毫米的观测

数据对非常亮的星系或是强透镜星系的恒星形成进行了一系列研究
[99–105]

。近些年来 ALMA

对强透镜星系的观测进一步推动了这一领域的研究
[106–111]

。利用一些样本中 ALMA 的观测

数据，人们甚至可以对高红移星系中恒星形成团块进行研究。例如，Sharda 等人
[109]

利用高

分辨率的 ALMA 观测数据，研究了 Swinbank 等人
[67]

在 SDP.81 中发现的一个可分辨的恒

星形成区，他们测试了各种恒星形成模型，结果显示 multi-freefall (湍流)模型
[112]

是最符合

观测的。后续对一个非透镜亚毫米星系 AzTEC-1 (红移约为 4.3)中的两个恒星形成团块进

行分析时，他们得到了类似的结论
[110]

。结果显示高红移星暴星系中很大的恒星形成率，很
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可能是由引力与湍流间的相互作用来维持的。

5.1.3 [C II]/FIR 亏损

当星系的远红外总光度 LFIR 大于 1011L⊙ 时，总体的 L[CII]/LFIR 系数会随着 LFIR 的

增大显著下降，这一现象称为 [C II]/FIR 亏损 ([C II]/FIR deficit)
[113–115]

。由于 ALMA 对高

红移星系的 [C II] 线和远红外连续谱都能实现高分辨率的观测，人们在 [C II]/FIR 亏损这

一领域取得了很多进展。2016 年 Spilker 等人
[116]

利用 ALMA 对强透镜 SPT 源分析后发现，

L[CII]/LFIR 系数可以很好地表征远红外面质量密度，这一工作将 Dı́az Santos 等人
[117]

2013

年利用低红移星系得到的结果又拓展了两个数量级 (如图 9 所示)。随后的研究将这一工作

拓展到红移大于 5 的星系
[118]

。

注：图中的黑点为 GOALS 巡天中低红移的恒星形成源
[117]

，蓝色五角星表示高红移源
[116]

，红色正方形为

SPT 观测到的富尘埃恒星形成星系
[85]
。GOALS 巡天数据的不确定度在图中用黑色十字表示。

图 9 近邻星系与高红移星系中 L[CII]/LFIR 光度比与远红外面质量密度的关系
[116]

Lamarche 等人
[119]

和 Litke 等人
[63]

对强透镜星系进行亚星系尺度的观测时发现，如果这

种亏损的发生存在一个物理尺度的话，它一定发生在 sub-kpc 尺度。这表明 [C II]/FIR 亏

损是在局部产生的，这与之前 Smith 等人
[120]

2017 年利用近邻星系得到的结果相符。

5.1.4 高红移星系的运动学与形态

当一条谱线比如 CO (或 [C II])有足够的信噪比且在空间上可以被分辨时，人们就可以

通过拟合动力学模型来研究高红移星系的动力学特性。大多数此类研究都发现了旋转盘的

特征
[5–7, 67, 121, 122]

。人们为了量化旋转盘的性质使用了很多动力学建模工具，如 DYSMAL,

GalPak3D, 3DBAROLO
[72, 123, 124]

。研究者们在分析 SDP.81 的高分辨率观测数据时发现，这

一高红移星系的尘埃分布并不均匀，其中的团块大小约为 200 pc 且位于一个体积更大的冷
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气体盘中
[5, 58, 59]

。Dye 等人
[5]

和 Swinbank 等人
[67]

认为 SDP.81 的盘结构是旋转支撑的，而

Rybak 等人
[58, 59]

的研究指出在更大的半径下这一系统存在显著不对称的运动学特征，表明

存在一个具有多个速度成分的扰动盘。SDP.81 的 Toomre 参数 (Q)约为 0.3，表明其盘结构

是不稳定的
[5, 67]

。2019 年 Litke 等人
[63]

利用 ALMA 对红移为 5.7 的强透镜星系 SPT0346-52

的 [C II] 进行了观测，发现该系统存在两个空间上 (约 1 kpc)和动力学上 (约 500 km · s−1)

分离的组分，它们通过气体“桥”相连接。这一结果表明 SPT0346-52 是一个主并合系统

(major merger)
[63]

。

2020 年，Rizzo 等人
[7]

利用高分辨率的 ALMA 观测数据，在研究红移为 4.2 的一个透

镜富尘埃恒星形成星系 SPT0418-47 的动力学性质时发现，该星系具有与近邻旋涡星系类似

的动力学特征，存在一个动力学冷的盘结构。这一特征表明，该系统较高的恒星形成率与气

体比例似乎没有引起大的湍流运动，星系的稳定性并未受到影响。2021年 Rizzo 等人
[122]

利

用 [C II] 进一步研究了 5 个红移约为 4.5 的透镜富尘埃恒星形成星系，得到了与前面类似

的结果，即这些系统是动力学冷的，其 V/σ 系数为 7 ∼ 15 (见图 10)。2021 年 Fraternali 等

人
[125]

在研究两个非透镜的富尘埃恒星形成星系时也得到了相似的结论。由于这些星系的恒

星形成率与星际介质的性质在富尘埃恒星形成星系中是比较典型的
[99, 126, 127]

，人们认为动力

学冷盘结构特征在高红移恒星形成星系中可能是普遍存在的。然而，对于大多数数值模拟和

半解析模型来说，再现具有如此快的旋转速度、高恒星形成率和冷气体含量的高红移星系仍

然是一个问题
[128–131]

。

注：Rizzo 等人 2021 年的样本为黄色圆圈，其定义为 Vflat/σext，紫色菱形为 Rizzo 等人
[7]

2020 年工作中的

样本，粉色三角为 Sharda 等人
[110]

研究的一个非透镜星暴星系样本，红色正方形为 Fraternali 等人
[125]

研究

的两个非透镜的富尘埃恒星形成星系，橙色叉号为 Lelli 等人
[132]

发现的一个具有核球的非透镜星暴星系，灰色

倒三角为 Hodge 等人
[133]

研究的一个亚毫米星系，灰色十字为 Carniani 等人
[134]

研究的一个并合系统，灰色

叉号为 De Breuck 等人
[135]

研究的一个星暴星系，灰色正三角为 Tadaki 等人
[111, 136]

研究的两个星暴星系，

浅蓝色区域为目前理论的预测范围
[128–130, 137]

。

图 10 高红移星系 V/σ 随红移的分布
[122]



1期 刘晓辉，等：(亚) 毫米干涉阵观测的星系强引力透镜研究进展 1011期 刘晓辉，等：(亚) 毫米干涉阵观测的星系强引力透镜研究进展 1011期 刘晓辉，等：(亚) 毫米干涉阵观测的星系强引力透镜研究进展 101

5.2 透镜星系中心的超大质量黑洞

通常有核球的星系的中心会存在一个超大质量黑洞 (supermassive black hole, SMBH)。

尽管核球超出了超大质量黑洞的动力学影响范围，观测发现黑洞质量与核球的物理性质 (如

光度、速度弥散和恒星质量)却相关
[138–141]

。这些相关性表明超大质量黑洞与其宿主星系是

共同演化的
[142]

，因此，确定这种相关性的起源对于人们理解星系的形成与演化是非常重要

的。当人们利用恒星动力学、气体动力学或脉泽动力学对黑洞质量进行测量时，目前只能研

究约 150 Mpc 范围内的星系
[142]

。反响映射 (Reverberation mapping)
[143]

这一方法使得人们

可以进一步测量约 1 Gpc 范围内活动星系核 (AGN) 的黑洞质量。然而反响映射仅适用于具

有明亮 AGN 发射的星系，这使得对宿主星系核球的速度弥散和恒星质量的测量变得复杂。

由于在宇宙学距离上很难对黑洞质量进行直接测量，当红移超过 0.4，人们就必须依赖超大

质量黑洞的质量与活动星系核的某些可观测量 (如光度)间假定的标度关系。利用强引力透

镜作为一种独立的方法也可以帮助人们在宇宙学距离上测量超大质量黑洞的质量。

人们对透镜星系进行建模来拟合背景源产生的图像，可以推断出前景透镜星系质量分

布的性质。透镜理论预测，对于非奇异质量分布，应该存在一个非常接近透镜中心的暗弱的

像
[144, 145]

。这个像的亮度对透镜星系中心小尺度 (约 100 pc)上的质量分布十分敏感，越集

中的质量分布会使中心像变得更加暗弱 (见图 11)。当前人们可以通过透镜中心像的亮度来

研究透镜星系中心的超大质量黑洞
[146–150]

。由于这些中心像的亮度较低，且会与透镜星系的

光线混在一起，探测到这些中心像非常困难。因为透镜星系往往是早型星系，它们在亚毫米

波段几乎不发光，目前最有可能在射电波段探测到这一暗弱的中心像。事实上，当前唯一探

测到中心像的透镜系统便来自射电波段的观测
[146]

。

注：a) 当透镜势非常陡且尖时，一个高斯亮度轮廓 (半高全宽为 1 170 pc)的背景源产生的强透镜图像，此时中

心像的亮度将大大减弱，使得人们不能探测到；b) 相同的模型参数下，透镜星系存在一个 400 pc 的核区而产生

的强透镜图像。

图 11 强引力透镜中心像示意图
[151]

近些年来亚毫米波段的巡天观测显示，在红移 z ≈ 2 ∼ 7 处有着大量强透镜富尘埃恒星

形成星系
[21, 23, 41, 53]

。这些强透镜富尘埃恒星形成星系是广域亚毫米巡天观测中最亮的天体
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之一
[152]

，是人们搜索强引力透镜系统中心像的理想目标。Hezaveh 等人
[151]

2015 年的文章

指出，凭借 ALMA 优秀的灵敏度与分辨率，人们将可以探测到这些透镜系统的中心像并限

制透镜星系核区的大小、质量轮廓的斜率以及中心超大质量黑洞的质量。

然而，即使人们未探测到中心像，也可以对透镜星系内部质量分布施加一定的限制
[153]

。

2015年Wong等人
[148]

在分析 SDP.81的高分辨率观测数据时发现，这一系统透镜星系 (红移

约 0.3)中心的活动星系核 (AGN)存在连续谱辐射，但在任何分子线的观测中都没有发现强

透镜理论所预言的中心像 (见图 12)。他们对透镜星系中心的质量分布进行限制，最终认为

该星系中心的超大质量黑洞的质量下限为 108.5M⊙。同样的 Tamura 等人
[147]

对该系统研究

时也得出了类似的结论，他们认为质量大于 3 × 108M⊙ 的超大质量黑洞才能解释这一系统

中缺失的中心像。黑洞的质量也可以利用其质量与核球速度弥散间的关系计算得出
[139, 140]

。

2015 年 Tamura 等人
[147]

利用 Kormendy 和 Ho
[142]

2013 年文章中的关系计算得出，SDP.81

系统中的超大质量黑洞的质量约为 109M⊙，这与前面利用强引力透镜得到的质量限制相吻

合。

注：a), b), c) 分别为 Band 7, Band 6, Band 4 的连续谱图像，d), e), f) 分别为 CO J=10-9, CO J=8-7,

CO J=5-4 的谱线成图。c) 中的中心像为透镜星系中心活动星系核的辐射，而非背景源星系所成的中心像。

图 12 ALMA 观测到的 SDP.81 图像
[148]

5.3 对暗物质子结构的研究

宇宙中多达 85% 的物质是由暗物质组成的，而它的性质是物理学中长期存在且研究最

多的问题之一
[154–156]

。在标准冷暗物质 (cold dark matter, CDM)宇宙学模型中，这种物质

被认为是由弱相互作用的粒子组成，它们早期的热速度可以忽略不计，并且在约小于 1 kpc
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的尺度上是无碰撞的
[157, 158]

。对宇宙微波背景的观测表明，大爆炸后不久，宇宙中的物质

分布除了小的密度扰动，总体上是平滑均匀的
[159, 160]

。由于它们的热速度可以忽略不计，

CDM 粒子会被限制在这些密度扰动中，在引力的影响下演化并形成小尺度结构
[161, 162]

。这

些密度扰动的分布和演化将决定当前宇宙中暗物质分布的统计性质，重子物质将在暗物质

构成的骨架上形成人们看到的星系和星系团
[163, 164]

。ΛCDM 模型这一宇宙学框架在大尺度

上与观测数据是非常一致的，然而在较小的尺度上 (小于几 kpc)，高分辨率数值模拟的预测

结果与观测数据之间存在较大差异
[165–167]

。为了缓解理论与观测之间的差异，人们也开始考

虑其他暗物质模型，如自相互作用暗物质 (self-interacting dark matter)、温暗物质 (warm

dark matter)和模糊暗物质 (fuzzy dark matter)
[168–171]

。

温暗物质和冷暗物质模型之间的一个关键区别是其在银河系和亚银河系尺度上的结构

演化。由于其不可忽略的速度，温暗物质粒子可以自由地从早期宇宙小质量密度扰动中流

出，这将使其小质量暗物质晕和子暗晕的数密度比冷暗物质的更小
[172, 173]

。由于这种抑制效

应发生的质量尺度取决于暗物质粒子的动量分布及其产生机制，因此量化这些小质量暗晕

的相对数量对于暗物质性质的研究非常重要。

强引力透镜是探测遥远星系暗物质晕中
[54, 174–181]

以及视线方向上
[182–184]

小质量晕的有

力工具。人们利用强引力透镜可以对暗物质晕的统计性质进行研究
[185–188]

。与近邻宇宙的

其他方法相比，强引力透镜提供了一种独立的方法来区分不同的暗物质理论
[173, 186–188]

，如

冷暗物质
[189]

、温暗物质
[168, 190]

与模糊暗物质
[191, 192]

，不同的模型将产生不同数量的小质量

晕
[173]

。目前利用强引力透镜探测这些小质量晕有两种主流的方法。

一种方法是研究引力透镜类星体的流量比异常。与平滑透镜势的预测结果相比，小质量

暗晕的存在将会改变类星体多像的相对流量。于是研究者们可以分析多像的流量比来探测

小质量晕的总量，而不去推断它们各自的质量与位置。流量比取决于图像附近透镜势二阶导

数的非线性组合，它作为小尺度结构的局部探针，可以帮助人们探测到小至 107M⊙ 的质量

结构。Mao 和 Schneider
[193]

与Metcalf 和Madau
[194]

首次提出，流量比异常可能与前景透镜

星系暗物质晕中存在的暗物质子结构有关，因此这些系统可以用来约束遥远星系的子结构

性质。基于观测和数值模拟的后续研究证实了这一观点，明确了流量比异常作为探测小质

量暗晕的一种手段的可行性
[179, 195–197]

。2020 年 Hsueh 等人
[198]

对 7 个透镜类星体的流量比

进行了研究，在考虑到恒星盘、亮的卫星星系，以及沿着视线方向分布的小质量暗晕的影响

后，其结果与冷暗物质模型的流体动力学模拟在 1σ 范围内是吻合的 (见图 13)。

第二种方法是引力成像法。透镜星系中的小质量暗晕会对引力透镜图像里延展光

弧的面亮度分布产生一定的扰动，因此研究者们可以对图像的扰动进行分析来限制单

个小质量暗晕的有效质量以及投影位置
[47, 48]

。到目前为止，人们利用这项技术对光学、

红外
[176–178]

的图像进行研究，已经探测到质量范围 108M⊙ ∼ 109M⊙ 内的一些暗晕。例

如 Vegetti 等人
[199, 201]

和 Ritondale 等人
[202]

使用了 SLOAN ACS Lens Survey
[34]

(SLACS)

和 BOSS Emission Line Lens Survey
[203]

(BELLS) 中的第 11 至 17 个透镜样本，来限制

108M⊙ ∼ 1010M⊙ 质量范围内的晕质量函数。他们发现最终的结果与冷暗物质模型的预测

一致
[200, 204]

。而在毫米/亚毫米波段，随着近年来探测到一类新的引力透镜源天体——富尘



104 天 文 学 进 展 41卷104 天 文 学 进 展 41卷104 天 文 学 进 展 41卷

注：本图侧重展示不同研究对于子暗晕 fsub 的限制，纵轴并无实际物理意义。DK02 表示 Dalal 和

Kochanek
[174]

对 7 个透镜类星体的分析；H16：Hezaveh 等人
[54]
对 SDP.81 系统的分析；V14表示 Vegetti

等人
[199]

研究 11 个 SLACS 透镜系统的结果；Subs+LOS 和 Subs-only，分别代表 Hsueh 等人
[198]

文章中

存在与不存在视线方向暗晕的结果；Xu15表示 Xu 等人
[200]

对 Aquarius 数值模拟的分析结果。所有不确定度

均以 68% 置信度 (实线)和 95% 置信度 (虚线)表示，DK02 除外，表示为 90% 置信度。

图 13 目前强透镜研究中对于子暗晕 fsub 的限制
[198]

埃恒星形成星系À，人们开始对这一类强透镜系统中透镜星系的子结构进行研究
[54, 206]

。

利用 ALMA 对透镜富尘埃恒星形成星系的观测结果可能会彻底改变透镜星系中暗物质

晕子结构的研究。由于其数量众多 (与透镜类星体相比)，利用透镜富尘埃恒星形成星系对

暗物质子结构进行研究很有优势。此外，由于这些源星系处于高红移，因此人们可以研究

一个较大红移范围内的透镜星系，从而限制暗物质子结构的红移演化。2013 年 Hezaveh 等

人
[206]

构建了 ALMA Cycle 0 观测到的 4 个富尘埃恒星形成星系的透镜模型。由于源天体具

有极高的亮度且 ALMA 的灵敏度非常高，即使总曝光时间非常短 (约 20 s)且只利用了约 15

个天线，他们也能够对前景透镜的质量分布进行严格的限制。这表明，人们未来可以利用完

整的 ALMA 来细致地研究透镜星系的质量分布。

2016 年 Hezaveh 等人
[54]

利用 ALMA 的高分辨率观测数据，使用了像素化的源模型来

对可见度数据直接进行建模，并研究了 SDP.81 的子结构。首先，他们利用模拟数据对该方

法进行了检验，如图 14 所示，其中的 ∆ε 表征两个不同模型间对数后验概率分布的差异，

定义为：

∆ε(psub) ≡ εm(psub)− εm0 , (37)

其中，εm0 对应模型中没有考虑子暗晕的情况。

可以看出，对于没有子结构的模拟数据 (见图 14 a))，该方法可以正确地排除子暗晕存

ÀDusty star-forming galaxies，其红移高达 2 ∼ 5
[21, 205]
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注：当对模拟数据中放入一个质量为 4× 108M⊙ 的子暗晕，不同位置处的∆ε (定义见式 (37))。正值对应着该

区域不存在子暗晕，负值意味着加入子暗晕时对数后验概率将增大。a) 模拟数据中未加入子结构，白色等高线

对应模拟的爱因斯坦弧；其他三个子图中均在蓝色标记处加入了子暗晕。b) 数据中并未加入天线相位误差；c),

d) 均加入了天线相位误差，c) 并未对其做任何处理而 d) 进行了修正。

图 14 模拟数据中的 ∆ε 随子暗晕位置变化示意图
[54]

在的情况。在蓝色标记处加入子暗晕后，子暗晕在没有天线相位误差的模拟数据中可以被探

测到且不存在假的信号 (见图 14 b))。当存在天线相位误差且对其没有进行修正处理时 (见

图 14 c))，会出现大量的假信号。而在建模时考虑这些相位误差后，这些假的子结构信号将

会消失。这一测试表明，当我们使用干涉阵观测数据来搜寻暗物质子结构时，使用可见度数

据而非洁化的图像是很重要的。由于洁化的图像会固定天线相位值而不允许人们在比较不

同模型时将其作为优化的一部分，人们利用洁化图像来探测暗物质子结构时将会出现很多

虚假信号。在图 14 b), d)两个子图中可以看出仅存在一个区域有着明显的信号，而当子暗

晕质量较大时，图像会在多个区域存在子结构信号，如图 15所示。但子暗晕真正对应的是

图像中 ∆ε 最小的位置。当将第一个子暗晕的参数固定来搜寻第二个子暗晕时 (见图 15 b))，

图 15 a)中其他区域的子结构信号就都消失了。

探测到的子结构信号可能会受干涉阵数据中未知误差的影响 (例如快速变化的天线相

位误差)。由于这些误差是时变的，对不同时间观测的多个数据进行分析可以反映结果是否

受到这些因素的影响。Hezaveh 等人
[54]

利用这一方法搜索 SDP.81 的暗物质子结构时，对
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注：当对模拟数据中放入一个质量为 109M⊙ 的子暗晕 (位置固定在蓝色标记处)得到不同位置处的 ∆ε。

图 15 模拟数据中的 ∆ε 随大质量子暗晕位置变化示意图
[54]

Band 6 与 Band 7 的数据单独进行了分析 (两组数据是在不同的日期观测得到)。在这一步

进行初始子暗晕搜索时，暗晕的质量是固定的 (M = 108.6M⊙)，仅考虑不同位置处对应的

∆ε。结果显示 Band 6 与 Band 7 的结果较为一致 (如图 16 所示)。

注：利用 ALMA 对 SDP.81 的科学验证观测数据进行子暗晕搜索。图中的等高线为对 Band 6 和 Band 7 数

据进行联合分析得到的子暗晕位置 1 倍、2 倍、3 倍 σ 的置信区域。

图 16 对 SDP.81 的初始子暗晕搜索
[54]

基于前一步的搜索结果，Hezaveh 等人
[54]

进一步增加了子暗晕的参数 (Msub 以及位置

坐标 xsub, ysub)对 Band 6 和 Band 7 的联合数据进行拟合，重新优化了所有透镜模型参数。

结果显示其中存在一个M = 108.96±0.12M⊙ 的子暗晕，其显著性为 6.9σ。 Inoue 等人
[207]

对

SDP.81 的子结构也进行了独立的分析。他们对 Band 7 连续谱和 Band 6 中 CO 8-7 的谱

线数据进行成图，然后基于洁化图像进行子暗晕的搜索，探测到的子结构信号的位置与

Hezaveh 等人
[54]

的结果相似，但其中一个弧附近存在一个空间分布紧凑的低密度区域。。产

生这种差异的一个可能原因是，Inoue 等人
[207]

在分析洁化图像时，天线相位误差将产生虚

假的子结构信号 (见图 14)。因此通过干涉阵观测数据来研究暗物质子结构时，直接对可见

度数据进行分析是必要的。

通过对模拟数据的分析，Hezaveh 等人
[54]

指出，其方法可以成功地探测到质量大于
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107M⊙ 子暗晕产生的透镜效应。而 Li 等人
[173]

提出，在这一质量范围内冷暗物质与温暗

物质模型的理论预测完全不同。从现有的毫米/亚毫米观测中，人们已经知道存在大量的星

系-星系强引力透镜系统，未来更多高质量的毫米/亚毫米观测数据将有助于人们区分不同的

暗物质模型。

6 总结与展望

本文主要对目前 (亚)毫米干涉阵观测的星系-星系强引力透镜系统的观测样本、干涉

阵数据的强引力透镜建模方法以及研究现状进行了介绍。随着赫歇尔望远镜
[28]

等设备在亚

毫米波段的河外广域巡天的出现，人们发现了大量的星系-星系强引力透镜系统。凭借着

ALMA 优秀的灵敏度与空间分辨率，人们可以在 kpc 甚至亚 kpc 的尺度研究这些高红移星

系的恒星形成活动、星际介质性质以及动力学特性；可以对诸如 SDP.81 等强透镜系统中透

镜星系中心的超大质量黑洞的质量进行限制。同时借助这些 (亚)毫米波段极亮高红移透镜

富尘埃恒星形成星系，人们对透镜星系中暗物质子结构的研究也取得了众多进展。现有的

射电星系-星系强引力透镜样本约有 200 多个，平方公里阵预计将会使这一样本数量提升到

105 的量级
[208]

。同时，McKean 等人
[208]

2015 年的工作中预测，利用未来更大基线的射电干

涉阵 (比如 SKA 的观测数据)，将很有可能探测到质量小于 107M⊙ 的暗晕。ALMA 以及未

来的平方公里阵等设备对这些强透镜系统高分辨率的观测将会使人们对星系形成与演化理

论以及暗物质模型有更加深入的理解。
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[96] Spilker J S, Aravena M, Béthermin M, et al. Science, 2018, 361: 1016

[97] Falgarone E, Zwaan M A, Godard B, et al. Nature, 2017, 548: 430

[98] Indriolo N, Bergin E A, Falgarone E, et al. ApJ, 2018, 865: 127

[99] Hodge J A, Riechers D, Decarli R, et al. ApJ, 2015, 798: L18

[100] Swinbank A M, Papadopoulos P P, Cox P, et al. ApJ, 2011, 742: 11

[101] Danielson A L R, Swinbank A M, Smail I, et al. MNRAS, 2013, 436: 2793

[102] Danielson A L R, Swinbank A M, Smail I, et al. MNRAS, 2011, 410: 1687

[103] Genzel R, Tacconi L J, Kurk J, et al. ApJ, 2013, 773: 68

[104] Rawle T D, Egami E, Bussmann R S, et al. ApJ, 2014, 783: 59

[105] Sharon C E, Tagore A S, Baker A J, et al. ApJ, 2019, 879: 52
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Research Progress of Galaxy-Galaxy Strong Lensing

Observed by (Sub)millimeter Interferometer

LIU Xiao-Hui1,2, CAO Xiao-yue1,2, LI Ran1,2

(1. National Astronomical Observatories, Chinese Academy of Sciences, Beijing 100012, China;

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

China)

Abstract: The magnification effect provided by gravitational lensing overcomes the limita-

tions of current observation instruments, allowing researchers to study faint objects at high

redshift (z ≈ 4). Over the last decades, the sample of strong lenses has been mostly confined

to optical bands. With the advent of (sub)millimeter wide field extragalactic surveys, about

200 strong lenses have been discovered in (sub)millimeter bands. Observations with high

resolution and sensitivity from ALMA, NOEMA, and SMA, coupled with the flux boost from

strong lensing, provide new windows to study galaxies at high redshift. Many works have

investigated topics such as star formation, interstellar medium, and dynamic properties. The

main objective of this paper is to review the current research status of galaxy-galaxy lensing

in (sub)millimeter bands from the perspectives of observation samples, modeling methods,

and scientific applications.
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