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摘要：弱引力透镜形变信号的测量需要精确的图像处理，因为信号本身非常弱，椭率变化大小只

有千分之几的强度，是其星系本身的内禀椭率形状噪音的几百分之一，需要叠加至少约 1000 幅

图像才能从星系图像中得到信号。此外，观测设备的光学效应、大气扰动和 CCD 的像素化效应

(点扩散函数) 是图像处理的首要系统误差。怎样改正点扩散函数 (PSF) 的系统误差是弱引力图

像处理的第一步，也是最重要的一步。首先详细介绍了引力透镜的基础理论和弱引力透镜作为

其分支领域的特点。其次，介绍了基于重高斯化和圆化卷积核方法的图像处理管线的建立，利用

Mandelbaum 等人的图像模拟软件，将 COSMOS 的高分辨率空间图像变成低分辨率地面 SDSS

图像。最后，检验结果表明，对于一个椭率约为 0.05 的可加 PSF 系统误差，经过修正后，只有

10−4 量级的残余；而 PSF 的另一个可乘系统误差则修正到 1% 以下。
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1 引 言

广义相对论的预言之一是引力使光线偏折，1915 年爱因斯坦从理论上推导出了太阳导
致掠过其表面光线的偏折角约为 1.7′′；1919年爱丁顿等人对日蚀进行观测，并证实该结果

[8]
，

给广义相对论一个强有力的支持。这种大质量天体使光线偏折的现象称作引力透镜效应。自

1979 年第一次由Weymann 等人
[51]
观测到类星体的多重像以来，对引力透镜现象的研究逐

步深入，已经成为天体物理宇宙学的一个重要分支，并且，根据透镜天体的质量以及尺度，

细化为三个更为具体的研究方向：强引力透镜
[7, 45, 47]

，弱引力透镜
[11, 13, 26, 31, 36]

及微引力透

镜
[3, 4]
。其中，随着 SDSS

[59]
、CFHTLens

[12]
、HUBBLE

[25]
等大型望远镜的投入应用，越来越

多的观测数据为弱引力透镜信号的处理提供了广阔的前景。
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因为弱引力透镜信号直接和透镜天体的引力势有关，是研究大尺度结构形成的有力工

具，所以对其信号的分析可以得到前景天体如星系样本等的暗晕二维的密度轮廓、质光比；

同时结合星系－质量交叉两点相关 ξmg 以及星系－星系两点相关 ξgg，可以对星系形成模型

进行约束
[41, 52, 55–58]

。对前景星系样本弱引力透镜信号的研究，可以得到星系尺度暗晕的密度

轮廓、质光比
[31]
。

由于弱引力透镜信号很弱，所以信号的提取是一个相当精细的工作。在对单个星系的图

像分析中，大部分星系都会受到观测条件影响而产生相对于内禀形状约 0.3 倍的形变；而通
常的弱引力透镜效应引起的背景星系的形变约为 0.001 的水平

[30]
。由此估算，平均要计算至

少 1000 个背景星系在前景星系作用下的形变才有可能得到信号。此外，考虑到大气视宁度
对星系图像产生约为 0.01∼0.1 的系统误差影响，研究点扩散函数 (PSF) 的影响，需要更多
数目的背景星系叠加才可得到信号。这就要求测得弱引力透镜信号的标准是：(1) 有足够多
的背景星系图像；(2) 图像有足够高的分辨率；(3) 有一定精度的测光红移以便得到密度轮廓
的信息；(4) 望远镜巡天要足够深；(5) 精确的图像处理管线。

本文首先介绍了关于引力透镜现象的基础理论；第 2 章介绍了图像中的弱引力透镜信息
以及提取方法；在第 3 章介绍了我们自己的图像处理管线理论依据和建立过程，以及模拟数
据检验结果；第 4 章总结了我们的结果，然后对管线的将来应用作了展望，并且讨论了当前
一些新的图像处理方法。

2 引力透镜基础理论

2.1 引力透镜几何

2.1.1 点质量源模型

图 1 点质量源透镜

几何
[35]

将引力引起的光线偏折和光学类比，则引力引起的折射率和引力势

有关
[2, 35, 39]

：

n = 1 +
2
c2
|Φ| , (1)

光学中偏折角和折射率的关系有：

α̂ = −
∫
∇⊥ndl =

2
c2

∫
∇⊥Φdl , (2)

假设从远处光源发出的光信号，经过处于观测者与其之间的一质量为

M 的点质量源附近距离 b 处，则光线偏折大部分发生在视向距离点源

∆Z ≈ ±b 处 (如图 1 所示)。b 处由点源产生的引力势为：

Φ(b, z) = − GM√
(b2 + z2)

, (3)

则推出引力势沿垂直 (假设未经弯曲) 光线的梯度为：

∂Φ

∂b
=

GMb

(b2 + z2)3/2
, (4)
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结合式 (2) 得到点质量源在 b 处产生偏折角：

α̂ =
2
c2

∫
∇⊥Φdz =

4GM

c2b
, (5)

这里点源的史瓦西半径为 Rs =
2GM

c2
，所以偏折角就是 2 倍的史瓦西半径和 b 的比值。太阳

的史瓦西半径是 2.95 km，太阳半径为 6.96× 105 km，则沿太阳表面掠过的光线偏折角约为
1
′′
.7。

2.1.2 薄透镜近似

图 2 薄盘近似透镜

几何
[35]

一般说来，在一个由观测者、背景光源和中间透镜天体组成的系统

中，透镜引力势的大小和三者间距离相比很小，可以近似为一个二维薄

盘简单模型，如图 2 所示。这个二维薄盘的引力势和投影密度有关，表
示为：

Σ(ξ) =
∫

ρ(ξ, z)dz , (6)

其中 ξ 是二维透镜平面的方位矢量。这个薄盘在 ξ 处产生的偏折角是：

α̂ =
4GM(ξ)

c2ξ
, (7)

M(ξ) 表示在距离盘中心 ξ 内的所有质量M(ξ) = 2π
∫ ξ

0
Σ(ξ′)ξ′dξ′。

2.1.3 等温球模型

对于一个暗物质晕来讲，可以简单近似为一个暗物质粒子行为近似于束缚在一定范围内

的理想气体，则粒子的压强和密度的关系为：

p =
ρkT

m
, (8)

m 为单个暗物质粒子质量，ρ 为粒子密度。在热平衡状态下，满足：

mσ2
v = kT . (9)

假设 σv 在整个暗晕内不变化，并且稳定 (这里稳定是指不坍缩也不膨胀，达到引力势能和动
能平衡)，则有：

p′

ρ
= −GM(r)

r2
,

dM(r)
dr

= 4πr2ρ . (10)

结合上述公式得到等温球模型的密度轮廓：

ρ(r) =
σ2

v

2πG

1
r2

, (11)

其投影密度为：

Σ(ξ) =
σ2

v

2G

1
ξ

, (12)
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进而得到偏折角的大小为：

α̂ = 4π
σ2

v

c2
= 1′′.4

(
σ2

v

220 km · s−1

)2

. (13)

除了等温球模型外，暗物质晕的密度轮廓可以用 NFW 的形式更精确地描述
[34]
，对应的

面密度轮廓可见杨小虎等人的文章
[52]
。

2.1.4 透镜方程

设光线未偏折时与系统的中轴 (透镜中心和观测者所成的直线) 角度为 β，观测到的角度

是 θ。观测者到透镜、透镜到光源以及观测者到光源三者的距离分别是Dd，Dds，Ds。为了更

方便地描述透镜的几何，我们引进约化偏折角的概念：

α =
Dds

Ds

α̂ , (14)

从图 3 的几何当中可以看出 θDs = βDs − α̂Dds，

β = θ − α , (15)

这个方程称作透镜方程。如果我们考虑一个固定面密度的透镜，则约化偏折角可以表示为：

α =
Dds

Ds

4G

c2ξ2
(Σπξ2) =

4πGΣ

c2

DdDds

Ds

θ , (16)

其中 ξ = Ddθ。从透镜方程可以看出，当源的位置处于透镜几何中轴时 (β = 0)，可解出：

Σcrit =
c2

4πG

Ds

DdDds

, (17)

Σcrit 称为临界面密度。这时 θ 有无穷解，说明在临界面密度处，物体的像呈现一个环状结构，

叫做爱因斯坦环。临界密度就是爱因斯坦环内所包含物质的面密度。这个环的大小跟透镜的

质量有关，

θE =
[
4GM(θE)

c2

Dds

DdDs

]1/2

, (18)

定义离透镜中心 R 处的投影密度与临界密度比为会聚强度 (convergence)，κ =
2Σ(R)
Σcrit

。当

κ ¿ 1 时，称作弱引力透镜；当 κ ≥ 1 时，对应尺度 R 产生的形变很强，表现为巨大光弧，甚

至多重像，称为强引力透镜。

为了将约化偏折角和引力势更方便地表示，引入有效透镜势 φ 的概念，

α = ∇θφ , (19)

φ(θ) =
Dds

DdDs

2
c2

∫
Φ(Ddθ, z)dz . (20)

这样有了透镜方程，就可以建立源平面 β 和像平面 θ 间的雅克比矩阵，

A =
∂β

∂θ
= δij − ∂α

∂θ
= δij − ∂2φ

∂θi∂θj

. (21)
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为表达方便我们设：

φij =
∂2φ

∂θi∂θj

, (22)

定义

κ =
1
2
(φ11 + φ22) , (23)

γ1 =
1
2
(φ11 − φ22) = γ cos(2ϕ) , (24)

γ2 = φ12 = φ21 = γ sin(2ϕ) , (25)

γ =
√

γ2
1 + γ2

2 , (26)

则雅克比矩阵A 可以表示为

A =

(
1− κ− γ1 −γ2

−γ2 1− κ + γ1

)
. (27)

其中，κ 是会聚的另外一种数学解释，表示放大背景发光源的面积；γ 称作剪切 (shear)，表
示改变发光源的形状。图 4 给出了两种效应对于一个圆形发光源的形状和大小的改变。放大
的效应可以用放大率来量化，

µ(θ) =
1
A

=
1

(1− κ)2 − |γ|2 . (28)

联合式 (23)－(26) 求解，

γ =
1
π

∫
d2θ′D(θ − θ′)κ(θ′) , (29)

其中，

D(θ) =
θ2
2 − θ2

1 − 2iθ1θ2

θ2
1 + θ2

2

. (30)

图 3 一般情况下透镜几何示意
[35]

图 4 会聚和剪切对圆形背景源的大小和形状的改变
[35]
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2.2 切向形变的测量

在一个弱引力透镜系统中，为了确定观测中像的形变和引力势之间的关系，可以利用有

效透镜势进行计算，表示为：

ψ(θ) =
Dls

DlDs

2
c2

∫
Φ(Dlθ, z)dz , (31)

其中 θ 是源平面上的位置矢量,Dl，Ds 以及 Dls 分别是观测者到透镜星系、源星系和透镜星

系与源星系之间的角直径距离，Φ 是红移在 dz 和 Dlθ 范围内物质产生的引力势，c 是光速，

积分表示需考虑从观测者到源星系之间所有物质。进一步可以从有效透镜势中得出切向形变

的表达式：

ψij =
∂2ψ

∂θi∂θj

, (32)

γ+ =
1
2
(ψ11 − ψ22) = γ(θ) cos[2φ(θ)] , (33)

γ× = ψ12 = ψ21 = γ(θ) sin[2φ(θ)] . (34)

切向形变可以通过对图像分析单个星系椭率来得到：

(e+, e×) = eo + (γ+e+, γ×e×) . (35)

由于弱引力透镜的信号很弱，所以单个星系的椭率是星系内禀形状 eo 主导。假设宇宙中星

系椭率的分布是各向同性的，则大量星系椭率的叠加可以消除此内禀项，只留下弱引力透镜

产生的形变信号。这是弱引力透镜信号测量的基本理念。

还可以将切向形变和二维投影物质面密度联系起来
[18, 27, 37, 42, 53, 54]

：

∆Σ = γT Σcrit = Σ̄(< R)−Σ(R) , (36)

这样就可以计算一个有共同特征的前景星系样本的二维物质分布。这里，∆Σ 是以前景星系

为中心、以 R 为半径，内部平均面密度和半径在 R 处的圆环内的平均面密度，Σcrit 是临界

密度。

2.3 切向形变的量化

单个星系图像分析、形状的测量是计算弱引力透镜信号的基础。对于一个背景星系的图

像，其包含形状信息的是表面亮度分布。通过对表面亮度的分析，可以得出一个加有自适应

的椭圆高斯权重函数的二阶矩 Qij。每个背景星系的图像的高斯权重函数，可以通过迭代的

方法使之适合被测星系面亮度分布。如果通过迭代，权重函数不收敛，则将其略去不予计算。

Qij =
∑
k,l

Ik,lGk,lxixj , (37)

其中，Ik,l 是减去天光背景后的第 (k, l) 个像素的强度，Gk,l 是高斯权重，xi 是这个像素离中

心最亮像素的坐标 (i = 1, 2)。通过二阶矩可以定义被测天体椭率的参数
[5]
：

e+ =
Q11 −Q22

Tg

, (38)
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e× =
2Q12

Tg

, (39)

其中，Tg = Q11 + Q22。两个有关椭率的参数可以定义一个复数 e = e+ + ie× 作为计算切向
形变的椭率。如果将引力透镜信号和 PSF 的影响看作我们观测到的星系的图像扰动，则我们
所计算的椭率可以写成以下形式

[10]
：

etrue = emeasure + Ssm × estar , (40)

etrue 是星系未经 PSF 污染的椭率，emeasure 是测量的椭率，estar 是被测星系周围恒星的椭率

作为 PSF 的圆化 (smear) 改正，Ssm 称作圆化率 (smear or dilution)，后面我们会具体给出
PSF 改正的具体形式

[30]
。椭率和切向形变通过响应因子 < 联系起来，

(γ+, γ×) =

Ns∑
i=1

wi(ei+, ei×)

2<
Ns∑
i=1

wi

, (41)

其中，wi 是计算的每个椭率的权重，定义为：

w =
1

σ2
SN + σ2

e

, (42)

σSN 是样本的背景噪音，σe 是每个星系测量椭率的误差。

测量星系椭率的误差 σe 是由天光背景和 CCD 暗流泊松分布给出的，这种情况适合表
面亮度是高斯分布的情况

[15]
。这种图像本身的噪声会对二阶距的计算产生偏差 (bias)，主要

是因为这种噪声会改变星系图像光度的分布，改变中心最亮像素的位置。

σe = (
Ngal

Npsf

)×
√

64
27Ne

, (43)

Ne 为来自被测星系的光子数目。

对于权重因子的计算也有几种不同的方法，但是对整体结果的影响不是非常大，并且权

重因子的选择跟观测设备有一定的关系。也有一些人采用椭率的其他定义方法，如用等光度

线定义的长短轴比率：

(e+, e×) =
1− β2

1 + β2
(cos 2ϕ, sin 2ϕ) , (44)

其中，β = b/a，为星系图像等光度线长短轴之比，ϕ 是长轴的方位角 (East of North)。

给定一个位置 (赤经，赤纬) 的前景星系，以前景星系到被测的背景星系为垂直视线的
径向坐标，以垂直视线和此径向坐标为切向，以前景星系中心为中心，可以定义一个坐标系。

最终要得到的形变是先前定义的矢量 e 在此坐标切向的投影。假设背景星系长轴和切向的夹

角为 ψ，则可以根据坐标转换矩阵得到

(et, e45) = R(e+, e×) , (45)

其中 R 是坐标旋转矩阵，et 是投影到切向的形变，e45 是沿切向旋转 45◦ 的形变。e45 之加权

平均是否为零可以作为信号是否有效的检验标准之一。
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3 PSF 系统误差改正

3.1 PSF 对图像形状的影响

PSF 对图像的影响，其中各向异性是最主要的，它会造成两方面的影响。

(1) 对图像几何中心 (centroid) 的测量有影响。Bernstein 和 Jarvis 指出几何中心的测量
误差 δx 或者 δy 会传递到给 e 产生 δx2 的误差

[5]
。如果 δx 大小和 δy 相当，则这个误差不会

对 e 产生太大影响；但是如果因为 PSF 各向异性 |e| 6= 0 并且 e+ > e×，使得 δx > δy，则会

造成中心的测量两个方向误差不同而引进新的 e 的误差。图 5 给出了 3 个椭率不同的 PSF
(从左到右依次为 A, B, C)，表 1 列出了 3 个 PSF 的椭率大小，从 A 到 C 分别代表理想对
称 PSF，SUBARU 巡天典型 PSF，以及 SDSS 巡天典型 PSF 各向异性大小。图 6 给出了模
拟真实观测的图像的一个实例，这组模拟数据按照 SDSS 观测条件，更详细的模拟数据介绍
将在下面检验过程中给出。图 7 显示了 3 种 PSF 对几何中心测量误差的影响。我们可以从
图中明显地看出椭率最大的 PSF C e+ > e× 对 δx, δy 的影响最大。

图 5 3 个不同椭率的 PSF

表 1 图 5 中给出的 3 个 PSF 的椭率

PSF 类型 e1 e2

A −0.000 6 0.000 2

B −0.004 6 0.009 1

C 0.114 2 0.022 0

图 6 模拟 SDSS r 波段图像实例

(2) 各向异性的另一个影响是造成可加性的系统误差 epsf，从而造成测量的 γT 有一个相

对平行偏移
[10]
。图 8 显示了由于 PSF 引起的测量剪切信号和真实剪切信号之间的差异。各

向异性对椭率的影响直接影响到由形状的斯托克斯参量得到的方位角。假设一个方位角的分

布为平均分布的模拟样本，对称的 PSF 不会对其分布有任何影响，而有椭率的 PSF 使得分
布改变，偏向 PSF 主轴的指向。图 9 是两种不同 PSF((a) 是对称 PSF A，(b) 是不对称的
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图 7 不同的 PSF 对 δx, δy 的影响
PSF C 是各向异性最大的，也对中心测量误差的差别影响最大。

PSF C) 对方位角分布的影响。可以看出各向异性对方位角是有影响的，对椭率小的星系图
像影响更大。恒星的图像，开始是个点源，但是经过 PSF 卷积，变成具有椭率的面源。因此，
确定恒星样本的图像，是对 PSF 模拟、检验和改正 PSF 效应的一个重要环节。图 10 给出了
SDSS 巡天中一块天区星系椭率的极化图 (a) 以及改正后的图像 (b)。

图 8 PSF 各向异性对 shear 的测量造成的影响

PSF 各向同性使得椭率变小，造成偏差，在 3.2 节我们会详细描述如何改正。除此之外，
天光背景等都会带来测量上的系统误差。目前改正天光的方法就是在星系图像周围划出没有

其他光源的区域，找出像素值分布的中值，然后在整体的图像中减去这个中值即可。

3.2 BJ02 方法

BJ02 方法是 Bernstein 和 Jarvis 于 2002 年提出的方法
[5]
。观测到的图像假设为 I0(x)，

则

I0(x) = P ⊗ Ii , (46)
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图 9 (a) 对称 PSF A 对方位角的分布影响；(b) 不对称的 PSF C 对方位角测量的影响

图 10 (a) SDSS 恒星图像极化；(b) PS 改正后的极化图

其中 Ii 为真实图像，P 为 PSF。如果我们可以建立一个卷积核 P ′ 使得

P ⊗ P ′ = δ , (47)

即有

If = P ′ ⊗ P ⊗ Ii = δ ⊗ Ii = Ii . (48)

P ′ 和 P 可以通过对恒星图像用拉盖尔多项式展开来表示：

P ′ =
∑

b′bqψ
′
pq(r, θ) , (49)

P =
∑

bbqψ
′
pq(r, θ) , (50)
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其中

ψ′pq(r, θ) =
(−1)q

√
πσ2

√
q!
p!

(
r

σ
)meimθe−r2/2σ2

L(m)
q (

r2

σ2
) (p ≥ q) , (51)

ψ′pq = ψ̄′qp , (52)

m = p− q , (53)

是量子谐振本征方程 (QHE)，L
(m)
q (x) 是拉盖尔多项式，由其母函数定义：

(1− z)−q−1 exp(
xz

z − 1
) =

∞∑
m=0

L(q)
m (x)zm . (54)

对于理想的情况有：

P ′ ⊗ P =
∑

b∗
′
bqψ∗

′
pq(r, θ) = δ(x) , (55)

⇒ b∗
′

pq = [(−1)p/
√

π]δpq , (56)

其中 δpq 为狄拉克函数。这个条件可以用来约束 b∗
′

pq 的值。如果我们能找到合适的卷积核 P ′，

理论上讲，所有的 PSF 各向异性的效应都可以去除。在实际的像素化图像中，数据是离散
的，在建立卷积核的时候可以看成是一个单位矩阵加上一个所有元素之和为零的矩阵，这样

可以保持卷积后原来图像的流量不变。这个卷积核首先可以看作由图像强度分布沿轴 x，y

的偏微分加上单位矩阵构成，即：

K =
∑
ij

KijDij , (57)

其中，

Dij = (
∂

∂x
+ i

∂

∂y
)i(

∂

∂x
− i

∂

∂y
)j . (58)

对于由像素构成的离散图像的偏微分可以用矩阵卷积表示如下，沿 x 轴有

∂I

∂x
=




0 0 0
−1/2 0 1/2

0 0 0


⊗ I , (59)

沿 y 轴有

∂I

∂y
=




0 1/2 0
0 0 0
0 −1/2 0


⊗ I . (60)
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可通过以上关系表示出Dij 的 3× 3 组成部分：

D10 =




0 i(1/2) 0
−1/2 0 1/2

0 i(−1/2) 0


 , (61)

D01 = D10 , (62)

D20 =




i(−1/2) −1 i(1/2)
1 0 1

i(1/2) −1 i(−1/2)


 , (63)

D02 = D20 , (64)

D11 =




0 1 0
1 −4 1
0 1 0


 . (65)

这里还有一个矩阵 kij 要确定，首先要满足 kij = kji，因为Dij 是复数，而最后的卷积核K

是实数。由式 (49), (50) 可知，P ′ 和 P 之间的不同是因为系数 b′pq 和 bpq 的不同，结合式

(55) 我们可以得到：
b′ =

∑
ij

kijDijb , (66)

其中 b 是可以通过对恒星图像的观测得到，进而我们可以得到：

(Dijb)k = b′ . (67)

我们可以通过式 (56) 对 b′ 的约束来得到 kij，具体计算过程参见参考文献 [5]。

建立了卷积核后，PSF 各向异性可通过卷积图像来修正。下一步就需要修正各向同性。

这里我们只考虑 PSF 各向同性的影响，所以可以假定 PSF 的强度分布为二维圆高斯，
星系的图像是椭圆二维高斯。在这种情况下有：

R = 1− Tpsf/T , (68)

T =
√

detQ , (69)

Q 是二维图像强度分布的二阶矩 (式 (37))。这个公式只能改正到一阶，PSF 各向同性的二
阶效应由分布的 kurtosis 造成。对于高斯分布的 PSF 和星系图像来说，kurtosis 只与 b00, b22

项有关，则改正到二阶的R 可写为：

R = 1− Tpsf

T

(1− βpsf
22 )/(1 + βpsf

22 )
(1− βgal

22 )/(1 + βgal
22 )

, (70)

这个复杂的二阶效应改正是非常必要的，图 11 显示经过二阶改正和没有经过二阶改正R 的

差异，两种结果的偏差可达 5% 以上。
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图 11 经过二阶改正和没有经过二阶改正 R 的差异，两者偏差可达 5% 以上

3.3 HS03 方法

HS03 方法采用重高斯化的方法来修正各向异性。首先假设二维 PSF 强度分布 g 可以近

似为一个高斯G，

g(x) ≈ G(x) =
1

2π
√

detQ
exp(−1

2
xTQ−1x) . (71)

观测图像可以看作是 I0 = g ⊗ I intr = G⊗ I intr + ε⊗ I intr，其中，

ε = g −G , (72)

则有：

G⊗ I intr = I0 − ε⊗ I intr . (73)

I intr 可以通过近似得到，

I intrinsic =
1

2π
√

detQ0
exp

[
−1

2
xT(Q0)−1x

]
, (74)

Q0 = Qgal −Qpsf , (75)

则在二维星系图像造成各向异性的影响可以看作 ε⊗ I intrinsic，在原图像上减掉这部分即可，

Icorrected = I − ε⊗ I intrinsic . (76)

这样我们认为各向异性一阶影响被去掉。

HS03 方法中各向同性的改正方法和 BJ02 中的方法相同，这里不再详细介绍。



1期 罗文涛，等：弱引力透镜形变信号及其图像精确处理 971期 罗文涛，等：弱引力透镜形变信号及其图像精确处理 971期 罗文涛，等：弱引力透镜形变信号及其图像精确处理 97

3.4 数值模拟检验

两种方法中，HS03 方法速度相对快一点，数学形式上相对简单，程序实现比较容易，我
们采取这种方法编写了相关的图像处理软件，在软件编写完成的基础上，还完成了一系列检

验。另外，采用 HS03 方法的有 Hirata 和 Seljak
[15]
，还有 Sheldon 等人

[41, 42]
，Mandelbaum

等人
[31]
。

(1) 形状测量检验

我们首先用自己的软件模拟 SDSS 的 r 波段暗于 17.77 mag 的星系图像 (图 6)，图 12 给
出了真实值和测量值之间的关系。其中可乘误差约为 3%，可加误差为 0.01 左右。

图 12 模拟数据真实值和测量值的散点图

真实巡天中，PSF 随着时间地点不同而变化；在模拟数据中是固定的，所以真实巡天
中可加误差要更小。在样本足够大，时间足够长的星系巡天中，可加误差近似为 0，表现为
〈e〉 ≈ 0。对 SDSS 来说，这也说明星系指向各向同性的假设是合理的。图中出现偏离一对一
关系较大的数据点，其产生原因是中心的测量受到天光背景影响。在天光背景扰动强于星

系本身光信号的地方会产生这种影响，这也是我们模拟图像条件比较苛刻造成的。图 13 是
NASA 在 Kaggle 上给出的调试公开样本的真实值和测量值之间的关系。对于这个调试样本，
信噪比相对我们的模拟数据要高，但 PSF 各向异性大小差不多，并且要自己从模拟的恒星
图像中自己提取 PSF 的信息。对于这组调试数据，我们测量的可乘误差约为 2%，弥散约为
0.0172。通过这两组测试，说明我们的软件在恢复图像椭率方面是没有问题的；但是能否恢
复 shear 的信号，还要进一步检验。在这一步检验中，我们用的是 STEP2 的模拟数据。

(2) SHERA (SHEar Reconvolution Analysis)

Mandelbaum 等人
[31]
发展了模拟图像方法，用 COSMOS 真实观测的图像，经过处理后

加上 SDSS 典型 PSF 和形变信号。这种方法的优点在于星系图像是真实图像，不同于以前的
模拟依赖各种星系形态假设。图 14 中分别给出了 COSMOS 高分辨率星系图像，软件模拟
SDSS 图像，和真实的与 COSMOS 相对应的星系 SDSS 观测图像。

在 COSMOS 图像中，星系核球部分和盘成分清晰可见，模拟后的图像只有核球部分可
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图 13 NASA 在 Kaggle 比赛的训练样本测量值和真实值的比较

图 14 (a) COSMOS 图像；(b) 模拟 SDSS 图像；(c) 真实 SDSS 图像

见，盘成分淹没在天光、设备以及光子泊松噪音中。而真实的图像，经过 SDSS 图像处理管
线以后，周围一部分像素设置为 0。即便是在这种粗糙的图像中，只要叠加足够的背景图像
以及处理得当的系统误差，我们也可以得到引力透镜的信号。从图 15 中可以看出，可乘误差
控制在 1% 以下，可加误差在 0.1% 以下。

4 总结与展望

4.1 总 结

对于暗物质的分布和星系形成演化的研究，弱引力透镜是一个有力的工具。从理论上讲，

弱引力透镜现象测量的是前景星系或者星系团所有物质质量，包括重子物质和暗物质，并且

不依赖任何模型假设。例如，利用卫星星系动力学测量星系团的质量，首先需要假设整个星

系团是位力化的
[48, 49]

；利用 X 光的强度估算星系团质量，首先假设团内热气体是处于热平
衡状态

[50, 51]
，但是 AGN 反馈

[6, 23, 46]
或者并合过程都可以打破这种平衡

[1, 24, 43]
。
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图 15 (a) 输入信号第一个成分和测量信号比较；(b) 信号第一个成分残差和输入信号比较；(c) 信号第二

个成分输入值和测量值得比较；(d) 第二成分残差和输入信号的比较

但是引力透镜测量工作也有其困难，主要在于点扩散函数的修正、选择效应等
[15]
。因此，

在做科学测量之前，必须保证图像处理软件的精确性。尤其对于未来的高分辨率、大型巡天

项目，比如 LSST
[17, 28, 29]

，TMT
[9, 38, 40]

，SUBARU
[16, 19, 44]

等。统计误差大约有 1%，这就要
求管线处理精度须好于 1%，否则难以达到大型设备所带来的高精度期望。所以，这一精度要
求是国际上专门做引力透镜图像处理的学者所要达到的目标，而 PSF 的重构将一直是其最
大的挑战。

基于两种方法我们建立了自己的图像处理软件，并且通过了各种国际认可的测试，下一

步要直接测量 SDSS DR 7 的图像数据。其基本结构是：(1) 星系图像和对应位置的 PSF 图
像作为输入；(2) 用 HS03 方法计算各向同性的修正因子 R；(3) 用 BJ03 方法根据 PSF 图像
计算卷积核，并修正 PSF 各向异性产生修正后的椭率参数；(4) 将椭率参数、各向同性修正
因子 R，位置红移信息输出到文件。
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4.2 展 望

在图像处理的研究过程中，我们本着学习传统方法、寻找新方法的思路。掌握了

KSB、shapelets、BS02 以及 HS03 方法。了解到图像处理中可以用到的数学工具，知道在基
于椭率测量的传统方法中，大体分为展开法 (拉盖尔多项式，PCA 等) 和模型法 (Moffat 轮
廓或者 Sersic 轮廓卷积 PSF 和原图求最概然几率的参数)。还有一个非常有前景的研究方法
是在傅里叶空间直接推导信号的探测

[60]
。

从数值模拟中可以知道，不同方法的偏差是不一样的，比较各种方法之间的偏差，对于

将来改进方法有很大帮助。我们也从模拟和观测两个方面入手，比较不同方法测量的结果，

尤其是在观测上，更有指导意义。
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Weak Gravitational Lensing and Image Processing

LUO Wen-tao1,2, YANG Xiao-hu1, ZHANG You-cai1,2, YU Yu1,2

(1. Key Laboratory for Research in Galaxies and Cosmology, Shanghai Astronomical Observatory, Chi-

nese Academy of Sciences, Shanghai 200030, China; 2. University of Chinese Academy of Sciences,

Beijing 100049, China)

Abstract: Weak lensing measurement requires accurate image processing due to the weak

signals at 0.1% level. As galaxies themselves have intrinsic shapes which are hundreds

times stronger than the signals, we have to apply stacking technology to get the signals

by assuming an isotropic distribution of the intrinsic shapes. Moreover, the optical Airy

disk together with atmospheric seeing may dilute the signals and introduce coherent false
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signals. Among these difficulties, the most important step in weak lensing measurements is

to properly correct for the PSF effect. In this paper, we first present the basic theory of

weak lensing and the method to measure the tangental shear. Then we discuss in detail the

systematics that can be induced by PSF and the methods to correct for this. Here, we built

our own image processing pipeline based on two methods and tested it using Mandelbaum et

al. 2011 software. The testing results show that our pipeline meets the required <1% level

systematic error if the PSF is perfectly known. Finally, we give our summary and prospect

on the future gravitational lensing studies.

Key words: gravitational lensing; point spread function(PSF) correction; galaxy
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