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富富富尘尘尘埃埃埃宽宽宽发发发射射射线线线类类类星星星体体体的的的 CO 发发发射射射
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摘要：富尘埃宽发射线类星体在星系演化中十分关键，而星系中分子气体的信息有助于人们了

解其恒星形成潜力等性质。使用 IRAM-30m 望远镜对红移 0.5 < z < 3 之间的 9 个富尘埃宽发

射线类星体的 CO 发射线进行了观测，并在 8 个源中成功探测到 9 条不同能级的发射线，其中

5 条为强探测信号，4 条为暂定探测信号。根据 CO 线宽与光度关系，7 个源满足未被引力透镜

严重放大的关系，而 1 个源可能被放大约 12 倍。利用文献以及能谱分布拟合得到远红外光度，

并对引力透镜效应造成的严重放大进行矫正，估算出它们的恒星形成率为 (40 ∼ 3 500)M⊙·a−1，

气体耗竭时间为 (20 ∼ 300)Ma。将它们的红外光度与 CO 光度进行比较，发现该富尘埃宽发射

线类星体样本的恒星形成效率相对其他亚毫米波星系及类星体无明显区别。在该样本中发现了

活动星系核相对强度与气体耗竭时间的负相关关系，这与目前的类星体演化理论相符。
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1 引 言

类星体 (quasi-stellar object, QSO)是星系演化中活动星系核 (active galactic nucleus,

AGN) 亮度极高的特殊阶段，它们与宿主星系的协同演化过程是星系物理的重要议题。

Sanders 等人 (1988)
[1]

提出，星系并合可产生星暴主导的极亮红外星系 (ultra-luminous

infrared galaxy, ULIRG，1012L⊙ < LIR < 1013L⊙)，它首先演化为尘埃遮蔽的类星体。

AGN 通过外流等负反馈调节宿主星系的恒星形成，导致星系中尘埃与气体减少。未被遮蔽

的宽发射线类星体因此形成，并逐渐演化为息产的椭圆星系。这一结论受到观测
[2–4]

和流体

动力学模拟
[5–7]

的支持，但仍有许多争议。例如，Bournaud 等人 (2011)
[8]

提出，在高红移的

盘星系内，块状物质的不均匀性导致内流，造成了中心黑洞和星系恒星形成活动的增长。在
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这种理论下，AGN 的遮蔽物来自于厚而致密的气态盘。与类星体的统一模型
[9]

类似，该模

型下 AGN 受遮蔽的程度与观测倾角有关。

富尘埃宽发射线类星体 (dust-rich broad-emission-line quasar, DBQ)的发现
[10]

对传统

的类星体演化理论提出了挑战。它们的红外光度高，达到亮红外星系量级或以上 (luminous

infrared galaxy, LIRG，1011L⊙ < LIR < 1012L⊙)。这意味着宿主星系含有大量的尘埃 (尘

埃质量约 109M⊙
[10]

)。但同时，它们又具有光学波段宽发射线的类星体特征，这表明星系核

在视线方向上几乎未被尘埃遮蔽。这两种看似矛盾的现象表明，DBQ 内部的物质分布很可

能与已知的星系不同。例如，Ivison 等人 (2019)
[11]

提出，AGN 的宽线区特征可能通过气体

和尘埃的空腔透出而被观测到。尘埃和气体辐射也可能主要存在于空间投影距离近而未被

分辨出的伴源中，因此不会遮蔽类星体的辐射。类似的情况已在WISSH 类星体项目中被

发现
[12]

。此外，DBQ 被认为是一种寿命短暂的过渡阶段
[13]

，它们处在富尘埃而缺乏明亮

AGN 活动的亚毫米波星系 (submillimeter galaxy, SMG)转变为贫尘埃的宽发射线类星体中

间时期，因而是检验类星体演化模型的绝佳样本。

在类星体演化模型中，恒星形成活动是类星体与宿主星系协同演化的重要体现。观测

已发现类星体的恒星形成区较为致密，恒星形成率面密度高，这与 SMG 中较为延展的恒

星形成活动不同
[14]

。然而，许多衡量恒星形成性质的手段难以排除其它效应的影响，因此

在 DBQ 中应用时准确度存疑。例如，使用尘埃辐射的红外光度 (LIR)得到的恒星形成率

可能受到 AGN 的污染
[10]

，这种简并需要发射线观测才能打破，例如观测 Hα
[15, 16]

、多环

芳香烃 (polycyclic aromatic hydrocarbon, PAH)
[17, 18]

等。在不同态的星际介质 (interstellar

medium, ISM)中，分子气体是形成恒星的原料，与星系形成新恒星的能力最直接相关。一

氧化碳 (CO)在星际分子气体中丰度仅次于氢分子 (H2)，且所需的激发温度低 (第一激发态

仅需 5 K)，能很好地示踪分子气体
[14]

。因此，CO 的发射线能提供关于星系恒星形成潜力

的关键信息。

除此之外，CO 发射线还具有检验引力透镜效应的作用。引力透镜放大效应已经在高

红移巡天中被广泛发现
[19–22]

，许多光度为 ULIRG、超亮红外星系 (hyper-luminous infrared

galaxy, HyLIRG，1013L⊙ < LIR < 1014L⊙)已被证认为受到引力透镜严重放大
[23–26]

。这种

效应导致天体具有较高的红外流量，从而易被判断为 DBQ 等高红外光度星系。因此，有必

要确认已被选取为 DBQ 的源是否严重受到引力透镜效应影响。Harris 等人 (2012)
[27]

提出，

在富尘埃恒星形成星系 (dusty star-forming galaxy, DSFG)中，CO(1-0) 发射线的光度与其

线宽存在着指数关系。这一结论很快被拓展到了其他种类的星系 (例如不同红移的 SMG
[28]

、

QSO
[29]

)以及其他更高阶的 CO 发射线
[30]

中。受前景天体引力放大的星系光度升高，从而

偏离此关系，偏离程度与放大倍数有关。严格的引力透镜建模需要高分辨率的图像信息才

能还原星系的放大情况，往往需要耗时的毫米波干涉阵观测
[31–34]

。但利用 CO 发射线观测，

即便在未分辨星系的情况下，其被引力透镜放大的情况也可以得到评估。通过观测 DBQ 的

CO 发射线，我们能够发现并大致纠正引力透镜效应，初步还原 DBQ 的真实光度，从而更

好地确定其恒星形成率、尘埃含量等性质。

在这篇文章中，我们将汇报使用 IRAM-30m 望远镜对 9 个 DBQ 的 CO 发射线观测
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情况。在第 2 章中，我们介绍样本的选择、观测情况及数据处理方法；第 3 章介绍观测

结果，包括 CO 发射线的情况，及对应的分子气体性质；我们在第 4 章讨论了该样本的

引力透镜效应，并分析了红外连续谱以及恒星形成性质；第 5 章进行总结和展望。在整

篇文章中，使用 Chabrier (2003)
[35]

给出的初始质量函数，以及普朗克团队于 2018 年给出

的宇宙学参数
[36]

，分别为总物质密度 Ωm = 0.315、暗能量密度 ΩΛ = 0.685、哈勃常数

H0 = 67.4 km · s−1 · pc−2。

2 选源、观测与数据处理

2.1 样本选择

本研究选源方式与Dai 等人 (2012)
[10]

选取DBQ 样本的方式相同。样本选自斯皮策空间

望远镜广域红外河外巡天 (Spitzer Wide-area InfraRed Extragalactic Survey, SWIRE)
[37]

多

波段成像光度计 (multiband imaging photometer, MIPS)的 24 µm波段数据。所选类星体满

足 24 µm 流量 S24µm > 0.4mJy (约 8σ)，且斯隆数字巡天 (Sloan Digital Sky Survey, SDSS)

的 r 波段 AB 星等 rAB < 22.5 mag。通过 MMT Hectospec
[38]

或 SDSS
[39]

的光谱数据确定

它们为宽发射线类星体，即光学 C IV 或 Mg II 谱线半高全宽 (full width half maximum,

FWHM) FWHMopt > 1 000 km · s−1[40]

。为确定它们的远红外性质，所选源与赫歇耳空间

望远镜 (Herschel Space Telescope)的 HerMES 巡天项目
[41]

的 XID 星表
[42]

交叉匹配。选源

时通过 24 µm 观测确认了在目标源 18′′ 半径范围内无邻近源，以防止 SPIRE 250 µm 测

光中混入其他已知源的流量，造成干扰。此次观测共选取了 9 个目标源，其中 8 个位于

Lockman Hole–SWIRE (LHS) 天区，1 个位于 XMM-LSS (XMM) 天区。其中大部分源满

足红移 0.5 < z < 2，仅 1 个源位于 z ≈ 3。相关信息列于表 1。

表 1 样本性质

名称 赤经 赤纬 红移 LNIR LFIR LIR

/(1012L⊙) /(1012L⊙) /(1012L⊙)

LHS-M066 10h48min25.99s 57◦45′41.2′′ 0.587 0.46±0.05 0.61±0.04 0.81±0.05

LHS-M104 10h38min42.28s 59◦01′09.6′′ 2.808 46.3±4.6 28.4±2.6 116±11

LHS-M235 10h41min58.51s 57◦33′32.0′′ 1.429 1.47±0.15 5.74±0.49 8.68±0.74

LHS-M244 10h46min04.54s 59◦06′47.1′′ 0.505 0.09±0.01 0.34±0.02 0.44±0.03

LHS-S037 10h38min03.36s 57◦27′01.7′′ 1.285 13.3±1.3 12.9±0.5 29.9±1.2

LHS-S072 10h42min55.64s 57◦55′49.8′′ 1.469 12.5±1.3 3.89±0.76 10.7±2.1

LHS-S119 10h49min19.50s 58◦58′50.3′′ 1.788 6.67±0.67 6.20±0.85 10.9±1.5

LHS-S122 10h49min24.67s 56◦29′00.3′′ 2.024 11.8±1.2 19.1±2.3 39.3±4.7

XMM-S070 02h24min09.91s −04◦47′19.3′′ 1.819 ― ― ―

注：第 1 列表示 ID 名称
[10]
，字母分别表示天区 (LHS 或 XMM) 和光谱信息来源 (M 代表 MMT Hectosepc，

S 代表SDSS)；第 2、3 列表示坐标 (J2000)；第 4 列表示MMT Hectospec
[38]
或 SDSS

[39]
光学光谱红移

[10]
，误差

均不超过 0.001，此处取为 0.001；第 5 列表示近红外光度
[10]
，未扣除宿主星系贡献。误差来自测光误差，均不超过

10%，此处取 10% 作为误差；第 6 列表示远红外光度
[10]
，误差为能谱拟合产生的误差；第 7 列表示红外光度

[10]
，仅

考虑能谱拟合产生的误差。
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表 1 同时列出 Dai 等人 (2012)
[10]

对LHS天区中的源能谱分布 (spectral energy distribu-

tion, SED)进行拟合的结果。其中，近红外光度 LNIR 为在静止波长2 ∼ 10 µm 范围内对

实际观测到的 SED 进行积分。红外光度 LIR 为在静止波长 8 µm 至观测波长 24 µm 范围

内对实际观测到的 SED 进行积分，加上在观测波长 24 µm 至静止波长 1 000 µm 范围内

对拟合得到的 SED 进行积分。远红外光度 LFIR 为静止波长 40 ∼ 300 µm 范围内对拟合

得到的 SED 进行积分。不考虑引力透镜放大，LHS 天区样本中有 2 个 LIRG (LHS-M066、

LHS-M244)，1 个 ULIRG (LHS-M235)，4 个 HyLIRG (LHS-037、LHS-S072、LHS-S119、

LHS-S122) 和 1 个甚亮红外星系 (ELIRG，LIR > 1014L⊙) LHS-M104。

2.2 观测与数据处理

在 2011―2013 年间，我们使用 IRAM-30m 望远镜对所选样本的 CO 发射线进行了观

测。观测分别使用 Eight MIxer Receiver (EMIR)前端接收机的 E090、E150、E230 波段，

分别覆盖 3 mm、2 mm 和 1.3 mm 大气窗口，对应的波束大小 (half power beam width,

HPBW)分别约为 29′′、16′′ 和 11′′。EMIR 共包含两个各自宽 7.44 GHz 的边带 (sideband)，

称为下边带 (lower sideband, LSB)和上边带 (upper sideband, USB)，各自又分为 2 个等宽

的基带。在观测设置的频率下，单个基带覆盖的速度范围约为5 000 ∼ 10 000 km · s−1。观测

使用的后端为宽波段自相关器WILMA，共包含 16 个单元，每个单元以 2 MHz 的谱分辨率

覆盖 512 个通道，对应的原始速度分辨率约为 3 ∼ 6 km · s−1。由于类星体为致密源，观测

选择了摆动切换模式。指向校准至少每 2 h 进行一次，对焦校准至少每 4 h 进行一次。表 2

列出了每个源的在源时间、观测日期、观测频段等信息。

初始观测结果使用天线温度 (T ∗
A)衡量，单位为 K。我们利用 Kramer (1997)

[43]

中表 4

给出的点源灵敏度转换因子 S/T ∗
A，将不同波段的天线温度转换为流量 (单位为 Jy)。得到

的光谱数据使用 GILDAS 中的 CLASS 软件进行处理。我们首先使用窗口覆盖单次曝光中

的尖峰 (spike)噪音，单个窗口速度范围约 100 km · s−1，以确保完全覆盖尖峰区域，且不对

尖峰部分外的光谱产生过多影响。随后，窗口内的信号被替换为一阶多项式基线拟合 (拟合

时不考虑窗口以及预期谱线区域)得到的随机高斯噪音。纠正尖峰噪音后的多次曝光受到积

分，积分后的光谱首先被平滑至谱分辨率约 60 km · s−1，随后对除谱线位置外的整个基带

进行基线扣除。我们在源 XMM-S070 的光谱中发现了平台 (platforming)效应，即积分后

光谱的基线在约 163.2 GHz 处存在明显跃变。我们分别使用一阶多项式拟合跃变两侧的基

线，并予以扣除。对于测量后发现较窄的谱线，如 LHS-S072 中 CO(5-4) 线的 FWHM 约

为 90 km · s−1，采用的谱分辨率约为 30 km · s−1。

对于大多数源，扣除基线时使用一或二阶多项式拟合。对于 LHS-S037 的 CO(3-

2) 和 LHS-M104 的 CO(5-4) 线，通过快速傅里叶变换，在整个基带上发现了频率约为

0.003 MHz−1 的大尺度起伏。我们估计该起伏的零点数量，使用四、五阶多项式对其进行

拟合并扣除。高阶多项式拟合已被证明能有效去除单天线望远镜观测数据中的基线周期起

伏
[44]

。我们使用单个高斯轮廓对扣除基线后的发射线进行拟合，并得到频率、线宽、流量

及相关不确定性等信息。
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表 2 观测情况

日期 目标源 目标谱线 在源时间 静止频率 τ Tsys δv

/h /GHz /K /(km·s−1)

2011年12月21日 LHS-S072 CO(5-4) 2.5 233.495 0.273 237 2.6

2011年12月22日 LHS-S119 CO(4-3) 2.2 165.366 0.117 126 3.6

LHS-S122 CO(4-3) 2.1 152.764 0.065 95 3.9

LHS-M066 CO(2-1) 2.1 145.267 0.060 95 4.1

LHS-M235 CO(3-2) 2.1 141.894 0.062 95 4.2

2012年09月25日 XMM-S070 CO(4-3) 2.0 163.533 0.200 240 3.7

2012年09月30日 LHS-S037 CO(2-1) 2.5 100.875 0.062 99 5.9

CO(3-2) 2.5 151.335 0.140 133 4.0

LHS-M104 CO(3-2) 3.9 90.809 0.056 107 6.6

CO(5-4) 3.9 151.339 0.179 174 4.0

LHS-M244 CO(2-1) 1.0 153.156 0.814 396 3.9

2012年10月01日 LHS-S119 CO(4-3) 3.9 165.353 0.158 174 3.6

2013年11月29日 LHS-S037 CO(3-2) 1.4 151.335 0.076 105 4.0

LHS-S119 CO(4-3) 5.2 165.353 0.118 113 3.6

2013年11月30日 LHS-S119 CO(4-3) 1.4 165.353 0.084 108 3.6

LHS-S037 CO(3-2) 3.2 151.335 0.041 92 4.0

LHS-M104 CO(5-4) 0.7 151.339 0.059 97 4.0

2013年12月01日 LHS-M104 CO(5-4) 4.2 151.339 0.046 100 4.0

2013年12月02日 LHS-M104 CO(5-4) 1.4 151.339 0.028 85 4.0

LHS-M066 CO(2-1) 2.5 145.267 0.019 84 4.1

LHS-M244 CO(2-1) 2.0 153.156 0.067 102 3.9

注：静止频率为观测时设置光谱零速度对应频率 (接近目标谱线光学红移频率)；τ 为静止频率对应的大气不透明度；

Tsys 为系统温度；δv 为原始速度分辨率，对应 2 MHz 谱分辨率。

3 观测结果

3.1 CO 发射谱线

我们在 8 个目标源中成功探测到 CO 辐射，共计 9 条发射线信号。其中 5 个信号为

强探测信号，即速度积分流量的信噪比 (signal-to-noise ratio, SNR) 6 5，4 个信号为暂

定探测 (3 6 SNR < 5)。在 LHS-M104 中未探测到 SNR > 3 的 CO(3-2) 信号，但探测

到强 CO(5-4) 信号 (SNR ≈ 6)。我们假设 LHS-M104 的 CO(3-2) 线宽与 CO(5-4) 线宽相

同 (620 km · s−1)，并使用预期所处基带的均方根 (root mean square, RMS)噪声的 3 倍作

为其流量上限。根据探测到的 CO(5-4) 信号强度，若采用 Carilli 和Walter (2013)
[14]

给出

的类星体转换因子 r31 = L′
CO(3−2)/L

′
CO(1−0) = 0.97、r51 = L′

CO(5−4)/L
′
CO(1−0) = 0.69，预

期得到的 CO(3-2) 积分流量为 SCO∆V = 1.75 Jy · km · s−1，预期的谱线积分流量之比

SCO(3−2)∆V/SCO(5−4)∆V = 0.51，这与我们估计的流量上限 (4.75 Jy · km · s−1)和对应的
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线比 (1.38)相吻合 (见第 3.2 节)。XMM-S070 未探测到 SNR > 3 的 CO(5-4) 信号，我们

假设 300 km · s−1 线宽，并得到 3 倍 RMS 噪声的流量上限。该宽度已被用于估计类似红

移处 (z ≈ 1.5)类星体 CO 发射线的流量上限
[45]

。在 LHS-S037 中同时探测到 CO(2-1) 和

CO(3-2) 两条发射线，其中较强 (SNR ≈ 6.8)的 CO(3-2) 发射线验证了较弱 (SNR ≈ 3.4)

的 CO(2-1) 暂定探测的可靠性 (见第 3.2 节)。谱线测量得到的结果列于表 3，对应的光谱绘

制于图 1。

表 3 CO 发射线性质

名称 目标谱线 中心频率 CO 红移 SCO∆V FWHM Speak 速度差

/GHz /(Jy · km · s−1) /(km · s−1) /mJy /(km · s−1)

LHS-M066 CO(2-1) 145.792 0.581±0.001 1.79±0.53 200±80 9.1±3.0 −1 090±120

LHS-M104 CO(3-2) — — < 4.75 — < 9.5 —

CO(5-4) 150.086 2.840±0.001 3.43±0.59 620±120 6.3±2.1 2 470±120

LHS-M235 CO(3-2) 142.291 1.430±0.001 3.46±0.65 330±70 13.0±3.0 400±120

LHS-M244 CO(2-1) 153.168 0.505±0.001 4.10±0.86 400±90 14.0±3.9 30±110

LHS-S037 CO(2-1) 100.860 1.286±0.001 2.14±0.63 420±170 7.3±2.4 100±130

CO(3-2) 151.177 1.287±0.001 4.85±0.71 730±130 11.3±2.1 310±120

LHS-S072 CO(5-4) 233.518 1.468±0.001 3.07±0.91 80±30 34.3±12.3 −150±100

LHS-S119 CO(4-3) 165.334 1.789±0.001 3.16±0.85 710±200 8.1±2.8 60±120

LHS-S122 CO(4-3) 152.267 2.028±0.001 5.23±0.82 420±80 13.0±3.5 980±120

XMM-S070 CO(4-3) — — < 11.05 — — —

注：第 1 列和第 2 列分别表示目标源及谱线名称；第 3 列表示 CO 谱线拟合得到的中心频率，误差约为 30 MHz (下

限为谱分辨率)；第 4―6 列分别表示 CO 谱线拟合得到的红移、积分流量、半高全宽 (精确至 10 km · s−1)，误差为

拟合误差；第 7 列表示 CO 谱线观测得到的峰值流量密度，对应谱分辨率约为 60 km · s−1 (LHS-S072 谱分辨率约为

30 km · s−1)；第 8 列表示 CO 红移与光学红移之间的速度差，精确至 10 km · s−1。不确定性包含 CO 红移误差 (不

低于谱分辨率)与光学红移误差 (约 100 km · s−1)。CO 观测频率低于光学红移预期频率记为正，否则为负。

大多数源的谱线宽度为 200 ∼ 700 km · s−1 (80%)，与此前在类星体中探测到的 CO 线

宽
[29, 46, 47]

类似。LHS-S072 的 CO(5-4) 线展现出较窄的线宽 (FWHM < 100 km · s−1)，这

可能与它的引力透镜特性有关 (见第 4.1 节)。

在 4 条 CO 发射线中发现了与光学光谱红移超过 3σ 的速度偏差。其中 LHS-M066

中 CO(2-1) 线相对光学速度差约为 −1 100 km · s−1 (相对光学红移对应频率的蓝移记为

负)，LHS-M104 中 CO(5-4) 线约为 +2500 km · s−1 (相对光学红移对应频率的红移记为正)，

LHS-M235 中 CO(3-2) 线约为 400 km · s−1，LHS-S122 中 CO(4-3) 线约为 1 000 km · s−1。

CO 发射线与光学红移的速度差列于表 3，对应的不确定性包括光学光谱红移不确定性以及

CO 谱线中心频率测量的不确定性。其中光学红移的速度不确定性约为 100 km · s−1，即表 1

中红移误差 (0.001) 对应的速度误差。Shen (2016)
[48]

发现，通过Mg II 发射线测量的高红移

类星体的速度普遍存在约 200 km · s−1 的不确定性，且较高比例 (40%)的 [O III] 流量存在

平均约为 700 km · s−1 的速度差。这可能是由于电离气体与分子气体之间存在相对运动 (如

核区的气体外流
[49]

)，该运动可能为我们提供观测到的部分速度差。超过 1 000 km · s−1 的速
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注：强探测与暂定探测的 CO 发射光谱。红色实线为高斯拟合轮廓，红色竖虚线表示高斯拟合的中心位置。粉色

区域为 1σ 不确定性 (不低于谱分辨率，约 30 ∼ 60 km · s−1)。蓝色竖虚线表示光学红移位置，天蓝色区域表

示 100 km · s−1 不确定性。

图 1 CO 发射光谱
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度差在其他类星体中同样被观测到，其形成原因仍有争议。例如，反冲黑洞模型认为，这种

现象是因为驱动类星体的黑洞由双黑洞并合而成
[50]

。并合过程中释放引力波，导致形成的

黑洞具有相对于宿主星系的速度
[51]

(量级为 100 ∼ 1 000 km · s−1)，并偏离星系中心。类似

的现象也可能由双星系核造成
[52]

，即驱动类星体的黑洞受到其他黑洞的引力作用，产生相

对速度和位置差，但理论预言这种情况概率较低 (在双黑洞系统中预计仅有约 1.5% 几率发

生
[53]

)。另外，类星体周围可能存在投影距离近而未被分辨出的富气体近邻星系
[11]

，两个星

系的相对速度造成了类星体与气体的速度差。这种速度差的具体来源仍需后续观测确认。

3.2 分子气体含量

我们使用 Solomon 等人 (1997)
[54]

提出的公式计算 CO 发射线的光度：

µL′
CO = 3.25× 107SCO∆V ν−2

obsD
2
L(1 + z)−3 , (1)

其中，µ 为潜在的引力透镜放大因子，L′
CO 为 CO 发射线光度 (单位为 K · km · s−1 · pc2)，

SCO∆V 为该发射线的积分流量 (单位为 Jy · km · s−1)，νobs 为该发射线的观测频率 (单位为

GHz)，DL 为光度距离，z 为该发射线的红移 (无有效探测的发射线使用光学红移及对应频

率)。计算得到的结果列于表 4。

表 4 分子气体性质

名称 观测谱线 µL′
CO µL′

CO(1−0) µMmol

/(1010 K · km · s−1 · pc−2) /(1010 K · km · s−1 · pc−2) /(1010 M⊙)

LHS-M066 CO(2-1) 0.85±0.25 0.86±0.25 0.7±0.2

LHS-M104 CO(3-2) < 19.62 < 20.22 < 16.1

CO(5-4) 5.20±0.92 7.53±1.33 6.0±1.1

LHS-M235 CO(3-2) 4.72±0.89 4.86±0.92 3.9±0.7

LHS-M244 CO(2-1) 1.46±0.30 1.48±0.31 1.2±0.2

LHS-S037 CO(2-1) 4.92±1.45 4.97±1.47 4.0±1.2

CO(3-2) 4.97±0.72 5.12±0.75 4.1±0.6

LHS-S072 CO(5-4) 1.45±0.43 2.10±0.62 1.7±0.5

LHS-S119 CO(4-3) 3.35±0.90 3.85±1.03 3.1±0.8

LHS-S122 CO(4-3) 6.94±1.09 7.98±1.25 6.4±1.0

XMM-S070 CO(4-3) < 12.07 < 13.88 < 11.1

注：纠正引力透镜效应后 (见第 4.1 节)，LHS-S072 中的物理量为 L′
CO = 0.12 ± 0.06、L′

CO(1−0) =

0.17 ± 0.08、Mmol = 0.14 ± 0.07 (误差包括引力透镜放大倍数的不确定性)。

由于源在光学波段表现为类星体，同时 Dai 等人 (2012)
[10]

的能谱拟合表明活动星

系核在红外有显著贡献，我们使用 Carilli 和 Walter (2013)
[14]

给出的类星体中的转换

因子将不同能级的 CO 发射线光度 L′
CO 转换为 CO(1-0) 光度 L′

CO(1−0)，分别为 r21 =

L′
CO(2−1)/L

′
CO(1−0) = 0.99、r31 = L′

CO(3−2)/L
′
CO(1−0) = 0.97、r41 = L′

CO(4−3)/L
′
CO(1−0) =

0.87、r51 = L′
CO(5−4)/L

′
CO(1−0) = 0.69，如表 4 所示。

已有观测表明，类星体的 CO 发射线来自于单一组分
[14]

，因此我们预期不同能级转换
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得到的低能级光度相同。LHS-M037 中 CO(3-2) 和 CO(2-1) 发射线的确得到了基本一致的

µL′
CO(1−0)，这从侧面验证了转换因子选择的准确性，即该源处在类星体主导的激发环境中。

LHS-M104 中，通过 CO(3-2) 给出的 µL′
CO(1−0) 上限也与通过 CO(5-4) 得到的 µL′

CO(1−0)

值吻合，表明我们在 CO(3-2) 测量中估计的流量上限是合理的。

为计算分子气体质量Mmol，我们假设 L′
CO(1−0) 与Mmol 之间存在线性关系：

Mmol = αL′
CO(1−0) , (2)

其中，转换因子 α = 0.8M⊙ (K · km · s−1 · pc2)−1[55]

，该取值已被广泛应用于不同红移处的

类星体
[12, 56, 57]

。注意Dunne等人 (2022)
[58]

给出了 SMG中α = 4.0M⊙ (K · km · s−1 · pc2)−1，

对应的分子气体质量将增大5倍。但由于该批样本在光学和远红外均展现出活动星系核主导

的明显迹象，较低的转换因子将更好地描述系统中 CO 的激发情况，后续讨论中将不考虑

转换因子引入的误差。计算得到的Mmol 列于表 4。对于显示出受到引力透镜效应影响严重

的 LHS-S072 (见第 4.1 节)，同时给出纠正引力透镜放大效应后的值。大部分有 CO 探测的

源 (75%)的分子气体质量量级为 1012 M⊙。

4 讨论

4.1 引力透镜效应

要准确测量分子气体质量、恒星形成率等信息，必须得知源的亮度是否被引力透镜放

大。但是，由于缺乏成像观测，我们无法利用图像判断引力透镜放大的迹象。 IRAM-30m

望远镜的指向精度 (约 3′′)和分辨率 (约 10′′ ∼ 30′′，见第 2.2 节)也远远低于分辨该样本所

需的能力 (< 1.5′′，对应 0.5 < z < 3 处约 10 kpc 空间尺度)。因此，我们采用 CO 发射线

的诊断关系来研究这批样本的引力透镜放大情况。该关系由 Harris 等人 (2012)
[27]

首次提出，

已被广泛应用于判断未被空间分辨的源是否被引力透镜严重放大。图 2 横轴为 CO 发射线

的半高全宽 ∆V，纵轴为未纠正引力透镜放大效应的 CO(1-0) 光度 µL′
CO(1−0)。图中画出文

献中约 200 个被引力透镜放大和未被引力透镜放大的星系，以及本研究 8 个源中探测到的 9

条 CO 发射线。为求一致，所有文献中的观测结果都重新使用本文中的宇宙学参数 (见第 1

章)进行计算。

在该诊断图中，星系形成两个区域。未被引力透镜放大 (或仅稍微放大)的星系大致遵

循对数坐标下的线性关系，可用位力形式的公式
[59]

描述：

µL′
CO(1−0) =

C(∆V/2
√
2ln2)2R

αG
, (3)

其中，R 为 CO 发射区的半径 (单位为 pc)，G 为万有引力常数，C 为与该星系运动学相关

的常数。而被引力透镜严重放大的星系则在同样的线宽下具有更高的光度，因此位于该关系

的左上方。Erb 等人 (2006)
[69]

指出了两种极端情况，即盘模型下 C = 2.1、R = 5、α = 4.6，

椭球模型下 C = 5、R = 2、α = 1.0。我们将它们作为未被引力透镜严重放大星系的边界

(图 2 中的灰色点状线)，它们界定了大多数的未被引力透镜严重放大的星系。
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注：本研究观测的 8 个源 (标记发射线能级) 中，7 个源位于未被引力透镜严重放大的区域，1 个源展现

出严重放大迹象。同时画出的源包括被引力透镜放大与未被放大的 SMG 和 DSFG
[27, 28, 59–61]

、中低红

移ULIRG
[54, 62–64]

、中高红移 QSO 及伴源
[12, 29, 65–68]

。中高能级 (J > 3) CO 线标记为实心三角，低能级

(J = 1 或 2) CO 线标记为实心圆。灰色实线代表 Bothwell 等人 (2013)
[28]
中未被引力透镜严重放大星系遵循

的关系，灰色虚线代表 Harris 等人 (2012)
[27]
拟合的关系，灰色点状线代表该区域边界

[69]
。

图 2 引力透镜放大诊断图

我们在样本中探测到的 CO 发射线既有低能级 (J 6 2)，也有中能级 (J = 3/4)和高能

级 (J > 5)。为了确认使用中高能级发射线进行判断的合理性，图 2 区分了中高能级的观测

数据 (实心三角)和低能级的观测数据 (实心圆)。计算时所用红移均为对应发射线的红移，

并根据 Carilli 和Walter (2013)
[14]

给出的转换因子将各自能级的光度转换为 L′
CO(1−0)。其中

类星体中使用的转换因子与本研究相同 (见第 3.2 节)，无明显 AGN 活动的 SMG 中使用的

转换因子为：r21 = 0.85、r31 = 0.66、r41 = 0.46、r51 = 0.39。我们发现 CO 中高能级发

射线同样能够根据引力透镜效应将星系分为两类，且通过同时具有不同能级发射线观测的

源
[28, 64]

可知，使用不同能级基本不改变结论。注意在 LHS-M037 中，CO(3-2) 的线宽大于

CO(2-1) 线。CO(2-1) 线的低信噪比给线宽测量带来较大的不确定性。但若该线宽是真实

的，则更高阶的 CO 线可能是由于受到星系中物理过程的影响 (如激波、外流)，因而展现

出更大的速度弥散，尽管目前的观测无法甄别这点。

在探测到 CO 发射线的 8 个源中，7 个都位于未被引力透镜严重放大的区域，因此我们

认为它们的亮度并未受到引力透镜效应的严重影响，即放大倍数 µ ≈ 1。由于在 LHS-M104

中未探测到 SNR > 3 的 CO 信号，无法给出线宽信息，在此不对其引力透镜放大情况进
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行讨论。LHS-S072 位于被严重放大区域，因此很可能已经受到引力透镜的严重放大。图 2

中的灰色实线为 Bothwell 等人 (2013)
[28]

给出的最佳拟合 µL′
CO(1−0) = 5.4∆V 2，而灰色虚

线为 Harris 等人 (2012)
[27]

给出的最佳拟合。将 Bothwell 等人 (2013)
[28]

提出的关系预测的

L′
CO(1−0) 作为真实光度，并将椭球模型预测的 L′

CO(1−0) 作为 1σ 偏离值，计算得到 LHS-072

可能的放大率 µ 为 12.2± 4.7。我们使用该放大率估计出真实的 L′
CO、L′

CO(1−0) 和Mmol (见

表 4)，以及红外光度 LIR 和恒星形成率 (star formation rate, SFR)等 (见第 4.2 节与表 5)。

由于 LHS-S072 探测到高能级的 CO(5-4) 谱线，低能级的线宽可能更窄，因此此处估计的放

大率可能仅为下限。我们仍须进行高分辨率观测以确定这个源具体的放大情况，并排除其他

源中潜在的引力透镜放大。

4.2 红外能谱性质

对于 LHS 天区中的 8 个源，Dai 等人 (2012)
[10]

通过 SED 拟合给出红外光度等信息

(见表 1)。为获取同样的信息，我们对 XMM 天区中的源 XMM-S070 进行 SED 拟合。拟

合使用的观测数据来自星系演化探测器 (GALEX) 的紫外测光 (FUV 和 NUV波段)
[70]

、

XMM-Newton 望远镜的紫外测光 (UVW1)
[71]

、SDSS的光学测光 (u、g、r、 i、z 波段)
[72]

、

UKIRT 红外深空巡天 (UKIDSS)的近红外测光 (J、H、K 波段)
[73]

、SWIRE 巡天的近红外

数据 (IRAC 仪器，观测波长为 3.6, 4.5, 5.8, 8.0 µm )
[37]

、WISE 红外巡天的中红外数据 (观

测波长为 3.4, 4.6, 12, 22 µm)
[74]

，以及 Herschel的远红外数据 (PACS仪器，观测波长为 70,

100, 160 µm ；SPIRE 仪器，观测波长为 250, 350, 500 µm )
[75]

。

能谱拟合使用 Liu 等人 (2021)
[76]

开发的代码 MICHI2，将物理模型与滤光片响应曲线

相结合产生全色光谱，并进行卡方 (χ2)分析，得到物理参数。我们拟合时采用的模型包括

Bruzual 和 Charlot (2003)
[77]

提出的恒星成分、Mullaney 等人 (2011)
[78]

提出的 AGN 模型，

以及修正黑体形式的尘埃模型。在本研究中，我们主要关注静止坐标系下红外波段的性质，

即 AGN 活动与星际尘埃成分。由于富尘埃系统中光学波段拟合引入的不确定性较大，参

与拟合的 AGN 模型在短波截断至静止波长 1 µm 处。在修正黑体模型中，我们固定发射因

子 β = 2.0，与 Dai 等人 (2012)
[10]

一致。考虑到 SPIRE 在 500 µm 处分辨率较低，得到的

流量可能含有来自其他源的污染，我们在拟合时将其误差扩大至 50%。SED 及拟合绘制于

图 3。SED 拟合得到未纠正引力透镜效应的尘埃质量 µMdust = 108.9±0.6M⊙、冷尘埃温度

Tdust = (44± 19)K。这些尘埃性质与此前发现的 DBQ
[10, 79, 80]

相似。

我们采用 Dai 等人 (2012)
[10]

使用的方法，对实际观测到的能谱在静止波长 2 ∼ 10 µm

积分得到近红外光度 µLNIR = 2.4 × 1012 L⊙；对拟合得到的能谱在静止波长 40 ∼ 300 µm

积分得到远红外光度 µLFIR = 3.1× 1012 L⊙。图 3 表明，LNIR 主要由 AGN 贡献，而 LFIR

主要由星际尘埃贡献。我们将拟合得到的 AGN 成分能谱从静止波长 1 ∼ 1 000 µm 进行积

分，得到 AGN 红外光度 µLIR, SB = (8.7± 0.1)× 1012 L⊙；将拟合得到的尘埃成分能谱从静

止波长 8 ∼ 1 000 µm 进行积分，得到星暴红外光度 µLIR, SB = (2.6 ± 1.3) × 1012 L⊙。我们

发现，µLIR, SB 与 µLFIR 没有明显区别 (差异低于 1σ)。

图 4 给出本研究观测的 9 个 DBQ 远红外光度与 CO 发射线光度之间的关系。横坐标使

用表 1中的 LFIR 以及 4.2节XMM-S070拟合得到的 µLIR, SB。4.1节中 LHS-S072可能的引
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注：坐标横轴为观测波长，纵轴为流量密度。蓝色空心圆为观测数据，下箭头代表流量密度上限。黑色实线为拟

合得到的能谱分布，天蓝色曲线为恒星成分，绿色曲线为 AGN 成分，红色曲线为尘埃成分，z = 1.819。

图 3 XMM-S070 的 SED 拟合

力透镜放大效应得到改正，改正后的LFIR 为 (3.2±1.4)×1011L⊙，误差包括引力透镜放大倍

数的不确定性。纵坐标使用纠正引力透镜效应的 L′
CO(1−0) (见表 4)。图中同时绘制文献中约

70个QSO
[13, 65, 81–83]

、ULIRG/SMG
[84–87]

作为对比。灰色虚线表示 Solomon与Vanden Bout

(2005)
[88]

给出的早期宇宙分子发射线星系 (early universe molecular emission line galaxy,

EMG)关系，包括 QSO、ULIRG、射电星系等。本研究使用的 DBQ 样本与该关系基本相

符，表明这类富尘埃类星体的恒星形成效率与此前研究中的QSO或 SMG相似。LHS-M244

向上偏离该关系显著，注意该源同时具有较低的 AGN 相对强度，和较高的气体耗竭时间

(见 4.3 节)；因此这种偏离可能由于该源的分子气体含量相对更高。目前 XMM-S070 的气

体含量上限无法说明它是否遵守该关系。在改正引力透镜效应后，LHS-S072 向下偏离该关

系，这可能由于引力透镜纠正引入较大的不确定性。另外，LHS-S072 具有最高的 AGN 相

对强度 (见 4.3 节)，因此偏离也可能是 AGN 活动对宿主星系恒星形成负反馈的体现。

4.3 恒星形成性质

为了对 DBQ 的 SFR 进行估计，我们使用 Chabrier 初始质量函数
[35]

，对 Kennicutt

(1998)
[89]

提出的转换公式进行 0.7 倍改正
[90]

，得到转换公式：

µSFR (M⊙ · a−1) = 1.2× 10−10 µLIR, SB (L⊙) . (4)

我们采用 Chabrier 初始质量函数，再结合 Dai 等人 (2012)
[10]

给出的 LFIR，对所有 9 个源的

SFR 重新进行计算；使用 4.2 节给出的 µLIR, SB 计算 XMM-S070 的 SFR。基于 3.2 节得到

的分子气体质量，我们计算出气体的耗竭时间，其表示为：

tdep =
Mmol

SFR
. (5)
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注：灰色虚线代表 Solomon 与 Vanden Bout (2005)
[88]
给出的 EMG 关系。同时绘制出 QSO、

ULIRG/SMG 作为对比。DBQ 样本基本遵循该关系，仅有少数偏离 (见正文)。

图 4 红外光度与 CO 发射线光度关系图

所有计算结果列于表 5。大部分有 CO 探测的源 (75%)的 tdep . 60 Ma，显著低于椭圆星系

的生命时标 (10 Ga 量级)
[91]

，证明 DBQ 处于短暂的演化过渡时期。这一时标也短于典型的

类星体生命时标 (100 Ma 量级)
[92]

，意味着在 DBQ 阶段后，星系将演化为息产的类星体，

除非星系的初始质量函数显著不同于 Chabrier (2003)
[35]

，或恒星形成得到来自星系外部的

气体补充。此前的红外及毫米波观测
[10, 93]

发现，仅有 20% ∼30% 的类星体与高红外流量的

星暴星系共存；这表明 DBQ 阶段在类星体演化过程中占比较低，这与我们观测到 DBQ 的

相对短时标一致。

为探索 AGN 与恒星形成活动的关系，我们定义 AGN 在星系中的相对强度 fAGN =

LNIR/(LFIR + LNIR)，计算结果列于表 5。 fAGN 与 tdep 呈现出负相关关系 (见图 5)，表

明 AGN 活动与恒星形成效率正相关。我们将有 CO 探测的 8 个源进行最小二乘法拟合，

得到：

lg(tdep) = −2.6(±1.1)× fAGN + 2.7(±0.4) , (6)

其中，tdep 的单位为Ma。

大量巡天研究表明，AGN 吸积率与恒星形成率同时在红移为 2 左右达到峰值
[94]

，这表

明 AGN 与恒星形成之间存在协同关系。在 Bournaud 等人
[8]

于 2011 年提出的冷流模型中，

冷气体流同时促进恒星形成与 AGN 活动，因此 AGN 活动与恒星形成效率的正相关关系与

该模型一致。后续仍需要更多样本以判断此关系是否存在，并对其进行更好的约束。
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表 5 恒星形成性质

名称 SFR tdep fAGN

/(M⊙ · a−1) /Ma

LHS-M066 70±10 100 ± 32 0.43±0.05

LHS-M104 3 410±310 18±4 0.62±0.08

LHS-M235 690±60 57± 11 0.20±0.03

LHS-M244 40±10 300 ± 90 0.21±0.02

LHS-S037 1 550±60 26 ± 4 0.51±0.05

LHS-S072 40±20 36 ± 13 0.76±0.17

LHS-S119 740±100 42 ± 12 0.52±0.09

LHS-S122 2 300±280 28 ± 6 0.38±0.06

XMM-S070 300±160 < 370 0.44±0.20

注：第 1 列表示源的名称；第 2 列表示恒星形成率，其

中 LHS-S072 的引力透镜效应已经纠正；第 3 列表示

气体耗竭时间；第 4 列表示 AGN 相对强度 fAGN =

LNIR/(LFIR + LNIR)。

注：深灰色星形代表本文中研究的 9 个

DBQ，箭头代表上限。黑色实线代表拟合

关系 (见式 (6))，灰色区域代表 1σ 误差

范围。AGN 的相对强度与气体的耗竭时

间呈现出负相关关系。

图 5 红外光度与 CO 发射线光度关系图

5 总结与展望

我们使用 IRAM-30m 望远镜，对 9 个富尘埃宽发射线类星体中的 CO 发射线进行了

观测。8 个目标源中探测到 9 条 SNR > 3 的信号，其中，5 条发射线信号为暂定探测

(3 < SNR < 5)，4 条发射线信号为强探测 (SNR > 5)。

CO 线宽约为 (200 ∼ 700) km·s−1。4 条发射线存在与光学红移 (400 ∼ 2 500) km·s−1 不

等的速度差，可能由系统内部的运动或伴源造成。通过类星体转换因子，得到的 µL′
CO(1−0)

为 1010 K · km · s−1 pc2 量级，对应的分子气体质量 µMmol 为 1010 M⊙ 量级。

利用 CO 线宽与光度关系，我们估计其中 7 个源未被引力透镜严重放大，因此光度等

信息为真实值。源 LHS-S072 可能被引力透镜严重放大，放大倍数 µ ≈ 12。

我们对 XMM-S070 的能谱进行拟合，结合文献中其他源的红外信息，发现该 DBQ 样

本的纠正引力透镜红外光度表明它们为 LIRG 或以上。它们基本符合 EMG 的远红外光度与

CO 光度关系，这表明该 DBQ 样本与更贫尘埃或更少 AGN 活动的星暴星系相比，恒星形

成效率并无明显区别。

在 Chabrier 初始质量函数下，我们对该样本的恒星形成率进行了估计，约为 10 ∼
1 000M⊙ · a−1 量级。大部分源的气体耗竭时间 . 60 Ma，表明 DBQ 为类星体演化中短暂

的阶段。我们发现 AGN 相对强度与星系恒星形成效率之间存在正相关关系，但该关系仍需

后续观测进一步证实。

本研究中的 DBQ 样本提供了星系从富尘埃向类星体演化的重要样本。我们通过 CO

发射线观测纠正它们的引力透镜放大效应后，证明它们是存在时标短暂的演化过渡阶段。

DBQ 阶段，AGN 对宿主星系的恒星形成可能有促进作用，这对研究 AGN 与宿主星系的协
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同演化有重要意义。未来我们仍需要高分辨率观测，以甄别这些源中的星际介质分布，并排

除可能的引力透镜效应。类似的观测需要扩大到更多样本中，以更好地确定 AGN 与恒星形

成之间的关系。
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CO Emission of Dust-Rich Broad-Emission-Line Quasars
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Abstract: Dust-rich broad-emission-line qusars (DBQs) are in a critical phase in galaxy

evolution, whose star-forming potential can be revealed by the molecular gas. We used

the IRAM-30m telescope to observe CO emission lines in nine DBQs at 0.5 < z < 3, and

detected nine lines at different transitions in eight sources. Five lines are strong detections,

and four lines are tentative detections. According to the CO line-width versus line luminosity

diagram, seven sources satisfy the unlensed/slightly-lensed relation, while one is likely to be

strongly lensed by a factor of about 12. With lensing-corrected infrared luminosities from

the literature and SED fitting, we estimate their star formation rates to be approximately

40 ∼ 3 500M⊙·a−1, and the gas depletion time to be approximately 20 ∼ 300Ma. Their star

formation efficiency shows no significant difference from other SMGs and QSOs comparing

their IR and CO luminosities. We find a negative correlation between AGN relative strength

and gas depletion time, which is consistent with the QSO evolutionary model.
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