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第1章 計画の概要と特長

1.1 計画の概要

野辺山電波望遠鏡、すばる望遠鏡、Ｘ線天文衛星シリーズなど、日本の観測天文学は

今や完全に世界の第１線といえる観測装置を独自に運用する時代を迎えている。しかし、

それ以外の望遠鏡については不十分であると言わざるを得ない。第１線の観測装置が有

効に利用されるためは、それらを学術的に支援できる世界的に見て優秀な観測装置・望

遠鏡群が存在することが本質的に重要である。

このような望遠鏡の１つとして、東京大学大学院理学系研究科附属天文学教育研究セ

ンター (以下、天文センターと略す) では、南米チリ北部アタカマ地方に口径 6.5mの赤
外線望遠鏡 (以下、TAO望遠鏡と称す) を設置する計画を検討している。本書はその計
画内容について紹介するものである。

天文センターでは、これまでに数多くの重要な研究が行われてきた。そのなかでも、

「高赤方偏移クェーサーによる宇宙幾何構造の決定」、「銀河の形成と進化」、「褐色矮星の

大気構造」などは、大きな赤方偏移であったり、恒星としては低温であったりすることに

より、赤外線観測が重要な鍵を握るという点で共通している。これらの研究成果を拡大

発展させるために、赤外線観測を自ら推進することが必要となってきた。しかしながら、

大きな発展を期待するには、汎用の大型望遠鏡を使用する公募観測だけでは不十分であ

り、特定の研究テーマについて集中的な観測時間の割り当てを必要とする。従来、この

ような集中観測には専用の小口径望遠鏡が適切と考えられてきた。実際に、その考えに

基づいて建設されたMAGNUM2m望遠鏡、東大 60cm電波望遠鏡などの望遠鏡群は期
待された成果を挙げている。しかしながら、世界の第１線の光学赤外線望遠鏡が 10mを
超える規模へと移行しつつある現状を考えると、1–2m級では、厳選された少数のテーマ
に目的を限っても、もはや全く不十分な時代を迎えつつある。

我々はこの状況を勘案し、国家プロジェクトとはならない規模の計画として、このよ

うな望遠鏡の建設の必要性と可能性について検討を続けてきた。その結果、観測装置に

対して大幅に矛盾した要求にならないような、いくつかの研究テーマに最適化した観測

装置を開発することでコストを最小限に抑えながらも、基本性能では既存の 8–10m級の
望遠鏡に匹敵する性能を持つ赤外線望遠鏡を建設することは可能であるとの結論に達し
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た。具体的には、赤外線観測に最適化した主鏡口径 6.5mの望遠鏡を赤外線透過率が一
段と高い 5000m級の高山山頂に設置し、副鏡による補償光学系、スパッタリングによる
銀メッキ主鏡など革新的技術を取り入れることで、在来型の同口径鏡を遙かに凌ぐ望遠

鏡を建設することである。

1.2 計画の特長

1.2.1 口径 6.5m赤外最適化望遠鏡

現在、世界最大クラスの可視赤外望遠鏡は 8–10mの主鏡 (例えば、「すばる」) を持
つ。これらと比べると 6.5mは多少口径は小さいが、次項で述べる赤外性能を考慮する
と、赤外域では、世界最高性能 (地上望遠鏡で) が実現できる。これを基に、宇宙論的天
体の、探索 (サーベイ観測) から詳細な物理の解明 (分光観測) までの一貫した天文学を
行う。これまでは、大学が持つ望遠鏡は中小口径に限られていたため、あるテーマの観

測的研究のうち、サーベイ観測のみを大学望遠鏡で行い、研究の詰めとなる詳細な分光

観測は共同利用望遠鏡で行わざるを得なかった。その結果、観測時間が限られ、結局大

問題に結論を出すことが困難であった。これを改め、結論までを１台の望遠鏡で追求す

るには、6.5m級の口径が必要である。主鏡は、アリゾナ大学ミラーラボでの製造を予定
している。ミラーラボは、２台のマジェラン望遠鏡 (チリ・ラスカンパナス天文台) と新
MMT望遠鏡の３枚の 6.5mと、LBT (大双眼望遠鏡) の２枚の 8.4m鏡を磨いた実績が
ある。我々は、光学系の詳細な検討と共に、主鏡の銀コートや副鏡での補償光学 (AO：
アダプティブ・オプティックス) などの新しい試みを取り入れ、赤外望遠鏡としての最適
化を目指している。総合的に、8–10m望遠鏡と比べて、大変コストパーフォーマンスの
高い望遠鏡である。

1.2.2 赤外透過率に優れたチリ北部アタカマの 5600m山頂に建設

赤外線の波長域は、大気の H2O, CO2 などの吸収によって、必ずしもすべての波長帯

の光が地上まで到達するわけではない。そこで、できるだけ高地から観測することで、大

気の吸収の影響を小さくしたい。ハワイ・マウナケア天文台は 4200mの高度にあり、大
気吸収はかなり小さいが、ここで考えているアタカマ地域は、アンデス山脈にあり、高

度 5000mを越える。その中のチャナントール山 (高度 5600m) 山頂は、気圧が 0.5気圧
を下回り、湿度は大変低く、晴天率も高い、天文学、特に赤外線観測には最適地である。

一方、チリは南半球に位置しているため、北半球からでは決して見ることのできない天
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文学上重要な天域［特に南銀極、大小マジェラン銀河など］の観測が可能となる。これ

はまた、日本の X線衛星、赤外衛星との強力な共同観測を可能にする。さらにこの場所
は、現在、日米欧の国際協力で建設が進行している ALMA計画 (大電波干渉計) のサイ
トでもある。電波で発見された天体の迅速な確認観測などによって、日本の観測天文学

を有機的に発展させる一つの鍵となることは間違いない。

1.2.3 重点的なテーマに集中しつつも多くの研究者との共同研究

この計画では、望遠鏡の運用方法も従来の共同利用や大学専有望遠鏡とは若干異った

形態を検討していることも特長の１つであるといえる。通常の共同利用望遠鏡の細切れ

の観測時間割り当てに対して、この望遠鏡の運用方針と特徴を明確にした観測テーマに

そって十分な観測時間を割り当てることを考えている。その上で、観測計画の決定過程

を透明にし、さらに、観測者は、単に自分の観測を行うのみでなく、望遠鏡・観測装置

の運用にも共同で責任を持つ体制にする。全国の大学の研究者に共同研究の場としてを

解放し、TAOでの共同研究が、それぞれの大学の研究基盤の発展に貢献するように、視
野の広い、そして、長期の展望を持った運用を目指す。

1.2.4 次世代を担う若手がのびのびと使える大学望遠鏡

望遠鏡が大型になればなるほどその維持は大変になり、効率的な運用には専任のエン

ジニアが必要になる。そして、通常、まだあまり経験のない大学院生などが望遠鏡に触

れられる機会が減ってしまう。しかしながら、できるだけ若手の研究者が望遠鏡に触れ、

望遠鏡・観測装置の開発・維持の経験を積むことは、望遠鏡の能力を最大限発揮した観

測を行うためのみならず、次世代の特長ある様々な計画を推進していくためには不可欠

である。限界に挑戦した観測を行い、さらに新しいプロジェクトを進められる人材の育

成が可能なのが大学望遠鏡であり、この点を重視することが一つの重要な特徴である。
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図 1.1: チャナントール山を望む。手前の黄白色の山は硫黄の露頭。
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第2章 21世紀の世界及び日本の観測天
文学の流れ

2.1 観測天文学研究の見通し

学術研究の発展の方向を正確に予言するのは、学術研究というものの本質から考えて、

ほとんど不可能といってもよいが、新しい望遠鏡を計画するに際しては、関連する分野の

研究動向や今後の発展の方向をある程度は見透しておくことが必要である。そこで、赤

外線天文学の中でも、TAO計画と特に関係が深くなることが確実な分野について、その
展望を、ここで概観することにする。

その中でTAO計画推進メンバーが追究しようと現時点で考えている具体的な研究テー
マについては、次章で紹介するので、そちらをご覧頂きたい。

2.1.1 宇宙論

宇宙の起源進化を対象とする学問は宇宙論と呼ばれ、万物の起源に直接関連すること

から太古から人々の興味の中心であった。宇宙論を直接観測で研究するのは、宇宙背景

放射の観測を除けば長らく困難な状況にあったが、20世紀末の観測技術の急速な進歩に
より、宇宙論パラメータと直接関係する観測データを得ることが可能となった結果、観

測的宇宙論は新たな段階を迎えている。

1990年代には議論の的であったハッブル定数は、ハッブル宇宙望遠鏡による近傍銀河の
セファイド型変光星から得られる z ∼ 0での測定値とWMAP衛星による宇宙背景放射の
ゆらぎに簡単な仮定をすることから得られる z ∼ 1000での測定値がほぼ 70km/s/Mpc
で一致したことにより、議論は一段落したと言える。一方、1990年代初めに行なわれた
暗い銀河の計数から示唆された正の宇宙項は、Ia型超新星を使った宇宙膨張測定の結果、
大半の研究者がその存在を信じるようになった。また、インフレーション宇宙モデルで

予言され、WMAP衛星による宇宙背景放射の精密なゆらぎ測定により、宇宙はほぼ平
坦であることが高い精度で示された。これと銀河団、あるいは銀河サーベイの銀河分布

やライマン αの森の分布、あるいは超新星の測定結果とあわせると、宇宙の曲率をゼロ
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(平坦) にしている総エネルギー量の 3割は物質エネルギーであり、残りの 7割は宇宙項
に起因する「ダークエネルギー」と呼ばれる未知のエネルギーであるという仮説が標準

的に受け入れられるようになった。大量の「ダークエネルギー」が宇宙膨張を加速させ

たことにより、宇宙年齢はほぼ 140億年となり、球状星団の年齢が宇宙年齢よりも長く
なる可能性のあった、いわゆる年齢問題も一応の解決が得られた。

宇宙を天体の容れ物として考え、膨張する宇宙のパラメータを決めることだけが観測

的宇宙論であるならば、現在までに得られているモデルは、現象を比較的良く説明する。

しかしながら、これらが確定してくると、天体物理学の観点からは、むしろ問題が増えた

と思うべきであろう。1930年代にツビッキーがかみのけ座銀河団で指摘した、見えない
質量、つまり「ダークマター」 (暗黒物質) は、電磁相互作用はしないが重力相互作用を
する仮想の粒子として説明される。この「仮想粒子」を高エネルギー加速器によって発

見しようという試みは行われているが、ツビッキーの指摘後 70年以上たった今でもまだ
正体がわかっていない。「ダークエネルギー」はさらに謎が深く、その正体はもとより、

宇宙膨張によらず密度が一定で、遠方からの光がちょうどまっすぐ (平坦な曲率で) 進む
量になるように現在宇宙に満ちている理由は全く見当もつかない状況である。これらは

残された些細な問題と見る向きもあるかも知れないが、20世紀初頭の物理学発展の歴史
と同じように、21世紀の物理学の大発展の糸口となる可能性を秘めていると見るべきで
あろう。現在の観測的宇宙論の主題は、「ダークマター」および「ダークエネルギー」の

正体の解明へと移りつつあると言える。そのためには、むしろ “近くの宇宙”を観測する
ことが重要となる。というのは、赤方偏移が 1000を越えるような時期には、物質密度が
現在の 109 倍にもなり、ダークエネルギーが宇宙の曲率に及ぼす影響はごく僅かなもの

となるため、精密な宇宙背景放射の測定を行なっても、そこからダークエネルギーの寄

与だけを的確に取りだすのは極めて困難だからである。

一方、この見方の前堤となっている “標準的な宇宙論”が正しいことを手放しで認める
のは決して科学的な態度とは言えまい。その正しさを従来とは異った方法やレベルで検

証することは、その説を補強するばかりでなく、時にはその限界を明示することにほか

ならないからである。宇宙背景放射による検証が高精度になればなるほど、新たな手法

で宇宙膨脹率の変遷を捕える観測や宇宙の年齢を直接測定する観測も一層重要性を増す

と考えられる。

2.1.2 銀河の起源と進化

天体の容れ物としての宇宙のパラメーターが分ってくると、その中での天体の進化に

関心が寄せられるのは当然であろう。この方向での研究は、主に、計算機シミュレーショ
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ンに基づいたCDM (cold dark matter＝冷たい暗黒物質) モデルである程度は説明可能
であることが分ってきた。宇宙初期に存在した微小な密度揺らぎが成長して、銀河より

小さなサイズのダークマターハローが形成され、それらが互いに合体を繰り返し成長し

ていくというのが、その大筋である。これを “階層的銀河形成シナリオ”と呼ぶ。
しかしながら、“真の” 原始銀河、すなわち、原始的なガスから形成中の銀河として明

確にそうだと言える天体は未だに発見されていない。また、それが見つかったとしても、

その後、どのような進化を経て、現在見られるような銀河になるのか、階層的銀河形成

シナリオはどこまで (あるいは、どれが) 正しいのかについては、観測結果があまりに不
足しているために、ほとんど未解明である。宇宙の大規模構造を従来にない広い領域に

渡って描き出すことや、種々の銀河の特徴と分布との関係を明らかにするなど、従来か

ら研究が進められて来たテーマについても、量的に画期的な進歩をもたらすことで新た

な展開が期待できよう。

2.1.3 星間物質

星間物質は恒星とならぶ宇宙の主要構成物質であり、主に電波から赤外線領域および

X線領域で観測するのが有効である。このうち、赤外線では固体成分であるダストの観
測に適している。これに関連した研究テーマとしては、今後、ダストの形成に関する研

究および系外惑星の探査と形成に関する研究が注目すべき分野であると考えられる。

2.1.4 ALMAとの連携

これらと別の観点として、ALMAによるミリ波・サブミリ波観測の展開も充分に考慮
する必要がある。これは、ALMAが 21世紀初頭の天文学に於いて画期的な成果を期待
されている装置であることのみならず、そのターゲットとする研究テーマに関連して重

要となる赤外線観測が多数想定されることと、設置場所が地理的に隣接していることな

どが大きな要素となる。そこで、ALMAとの連携については改めて項を立てて検討する
必要がある。

2.2 世界の大型計画

新しい望遠鏡を建設するに際しては、国家的規模の計画ではなくとも、その完成想定

時に、世界の天文観測施設の水準がどのようになっているはずなのかを知っておく必要

があろう。そこで、可視および赤外線天文学における現在の大型望遠鏡の状況と、TAO
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完成想定時における状況がどのようになっているのかを推測を交えてまとめてみた。

受光装置が写真乾板や単画素検出器から CCDなどの固体撮像素子へと改良が進む間、
可視・赤外線望遠鏡の主鏡口径は長らくヘール 5m鏡、ゼレンツクスカヤ 6m鏡が限界
であるとされ、その最大サイズは長らく進歩が見られなかった。しかしながら、20世紀
末に、口径 10mのケック望遠鏡ができ、ハッブル宇宙望遠鏡が運用を始めると、この限
界は一気に破られ、2005年現在、口径 8m超の望遠鏡だけで、10基以上が運用を行って
いる。そして、より巨大な地上の望遠鏡や軌道上の望遠鏡も多数計画されている。今や、

すばる望遠鏡もこれら巨大望遠鏡群の１つに過ぎず、日本の可視赤外線天文学は、少な

くとも観測装置の面では安閑としていられない状況にある。

この状況を具体的に認識するために、ここでは、可視赤外線域で現在運用中および計

画中の主な大型望遠鏡、宇宙望遠鏡についてまとめる。

8–10m級が可能となった技術的背景としては、主鏡の軽量化と経緯台の実用化、およ
び短焦点主鏡によるドームの小型化の３点が挙げられる。

主鏡の軽量化は、構造強度をガラス材とは独立することによって達成された。ガラス

材の形状によって薄メニスカス、ハニカム、分割鏡の３方式が実用化されたが、主鏡面

形状を保持する構造強度をガラス材とは独立とし、そこからの能動支持によって保つと

いう基本的な考え方は共通している。薄メニスカス鏡はガラス材単独時の取り扱い、ハ

ニカム鏡はガラス材鋳造工程の複雑化、分割鏡は要素鏡境界線による星像や赤外線放射

率の悪化という問題点をそれぞれ持つが、互いに他にはない長所もあり、8―10m級では
甲乙つけがたい。とはいえ、30m超級ではいずれも分割鏡を採用している。このサイズ
では一体のガラスを製造することが不可能であるためと考えられる。

可視赤外線望遠鏡は高い角分解能で撮像素子を用いた観測を行うため、非等速回転と像

回転が発生する経緯台式望遠鏡を可視赤外線用で実用化するためには、高度な精密制御

が必要であったが、コンピュータ制御技術の発展により、1980年頃には充分実用の域に
達した。経緯台式の場合、重力に対する大型構造物支持が自然な形状となる。また、ドー

ム形状も最小限のクリアランスを確保すればよいので、同じサイズの望遠鏡に対して赤

道儀よりも若干小型化することが可能となる。

短焦点主鏡を製造するには、曲率半径が小さな深い主鏡が必要であり、平板ガラス材か

ら製造するには、多くの切削量と充分な精度が必要となる。ガラス鋳造技術とコンピュー

タを利用した光学設計技術の進歩、およびレーザー干渉測定による高精度測定技術が実

用化したことで、主鏡の比焦点 (口径に対する焦点距離) を非常に小さくすることが可能
となった。その結果、主焦点または副鏡位置を主鏡面に近くして、鏡筒長を口径に比べ

て短くすることが可能となった。これにより望遠鏡の回転モーメントを小さくして、望

遠鏡駆動装置への負担を軽減することができた。また、望遠鏡を収容するドーム径も小

さくすることができるようになった。
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これらの技術は、実際に 8–10m級望遠鏡を運用した結果のフィードバック及びコン
ピュータ制御技術・精密測定技術のさらなる進歩によって発展を続けており、今後、10
年程度で、国家プロジェクトあるいは国際共同プロジェクト規模で建設可能な可視赤外

線望遠鏡の口径は 30–100m級に達することが予想される。
目を宇宙に向けると、ハッブル宇宙望遠鏡 (HST)の次世代として計画されているNASA

の J.Webb宇宙望遠鏡 (JWST) がある。2002年まで、次世代宇宙望遠鏡 (NGST) と
して検討されていたものである。JWSTは、口径 6mだが、観測条件が地上とは比較に
ならない宇宙空間に設置されるため、カタログ仕様では他の望遠鏡計画の追随を許さな

い。HSTに比べて赤外線性能の向上を優先課題としたため、HSTのような機器更新の
可能性を捨て、地球からの放射を避け、地球–太陽が作る L2点に設置することになって
いる。国家プロジェクト以上の規模として検討されている地上望遠鏡の口径が 30–100m
級となっているのは、JWSTの撮像能力に対応する分光能力を目標としているためでも
ある。

JWSTの観測能力が落ちてくる遠赤外線に的を絞ったのが宇宙航空研究開発機構宇宙
科学研究本部 (JAXA-ISAS) で検討している SPICAである。口径 8mの主鏡冷却望遠
鏡を JWST と同じく L2 に設置することを予定している。遠赤外線観測を狙った天文
衛星は、これに先駆けて進んでいるハーシェル宇宙望遠鏡 (旧称 FIRST) や 2005年度
冬期に打ち上げ予定の JAXAの ASTRO-F、2003年に運用を開始した Spitzer Space
Telescope (旧称 SIRTF) がある。宇宙望遠鏡は、衛星寿命や搭載できる観測装置が限ら
れることから、勢い、特定の研究テーマに的を絞ったものが多くなる。地上から観測困

難な遠赤外線域での主要研究テーマとして現在世界的に注目されているのは宇宙背景放

射と太陽系外惑星である。

したがって、共同利用を行い汎用の観測を目的とした地上望遠鏡を新規に建設すると

なると、口径 10mを大きく上回らないと世界の観測天文学の水準から大きく後れをとる
こととなろう。これより口径が小さな望遠鏡を建設するには観測条件が格段によい場所

に、最低 6m以上、できれば 10m級の口径を持つ望遠鏡を建設し、観測テーマを絞り、
望遠鏡の仕様や観測時間を戦略的に集中させるなどの対策を立てる必要があろう。

主な望遠鏡計画についての具体的な仕様などをまとめて Appendix Dに付録に掲載し
た。また、計画の実現想定時期の概略を図 2.1 に掲載した。

2.3 日本の大型観測施設の中でのTAO計画の位置づけ

日本の大口径光赤外望遠鏡としては、国立天文台が建設し 2000年より共同利用観測を
行なっている「すばる」望遠鏡がある。これは北半球に建設されており、我々の TAO望

9



�������

���	��
����� ���������

��� ���

�����

 "!$#%&�'	(�)*�+�,.-

(/&�*

021�1�3 02154�1 06154�3

図 2.1: 世界の主要望遠鏡計画の実現時期と TAO

遠鏡と合わせると、宇宙論及び銀河形成・星形成の研究分野での最重要な 5つの天域［2
つの銀極、大小マジェラン銀河、銀河中心、オリオン星雲］がカバーできる。さらに、国立

天文台は北米連合、ヨーロッパと共同でALMA (大規模ミリ波干渉計) をアタカマに建設
しており、このALMAで検出された未知の天体の同定、詳細な観測が TAO望遠鏡を用
いて日本独自に行える。さらに、日本の X線、赤外線観測衛星の打ち上げが 2005–2006
年にかけて予定されており、これらとの共同観測がすばるでの観測が可能な北天に限ら

れることなく、全天にわたって行える。また、以上の大望遠鏡、衛星天文台はすべて国

立共同利用機関 (国立天文台と宇宙科学研究所) が建設・運用し、国際共同利用が行われ
ているが、さらなる 21世紀の日本の大型計画を科学的にも技術的にも推進していく若手
の育成のためには、TAOのような大学固有の望遠鏡が大きな役割を果たすのは疑う余地
がない。
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第3章 目指す天文学

21世紀の観測天文学では、前章で概観したような分野の研究が活発に進められるものと
予想される。そのような状況を考えた上で、TAO望遠鏡は、その特徴を活かした、少数
のテーマに観測時間を集中的に投入することで、共同利用型の望遠鏡では実現が困難で

あるような大型の観測プロジェクトの遂行を可能とすることが、計画全体の天文学的成

果を実り多いものとする上で重要であろう。我々は、近赤外線領域における超高感度撮

像サーベイでクエーサーや原始銀河のような高赤方偏移天体の発見を目指し、光赤外線

領域での分光観測によってそれらの天体の物理的な特徴を調べることを基本的な観測戦

略とする。建設予定場所がアタカマであることを考えると、ALMAでの研究展開の見透
しについても考慮する必要があろう。

本章では、TAO望遠鏡で重点的に推進する具体的な研究テーマとして、現時点で推進
グループが追究することを考えているものを示す。今後の学問の進展に伴い、具体的な

手法の改善や新たなテーマの追加があることは当然、予想されるが、それについては今

後の改訂に伴って更新する予定である。

3.1 宇宙論

第２章に記したように、この 10年で観測的宇宙論は大きな進歩を遂げ、WMAP他に
よる宇宙背景放射のゆらぎ測定やハッブル宇宙望遠鏡によるセファイド型変光星を用い

たハッブル定数の測定に代表される数パーセントの精密の測定が行われ、標準的な宇宙

膨張モデルが確定した。しかしながら宇宙膨張の歴史を理解しようと試みると、膨張し

ても密度が一定の謎のエネルギーであるダークエネルギーが約 70%、重力相互作用を行
うが電磁相互作用は行わないダークマターが約 25%という、物理学の根幹に関わる大き
な謎が残されている。TAOは高い赤外線観測の性能とサーベイ重視の体制によって、観
測的宇宙論に関わる謎にいくつかの手法で迫っていくことができる。
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3.1.1 クェーサーによる宇宙年代学

宇宙時計としての Fe/Mg組成比

宇宙時計として期待されている、高赤方偏移クェーサーの Fe/Mg組成比を測定して、
宇宙の幾何構造、一様密度の状態から質量が集積されて最初の大質量天体 (クェーサー)
が形成されるまでの時間、最初の星の形成時期など、宇宙論や銀河形成論の核心となる

部分の解明を目指す。

図 3.1: 高赤方偏移クェーサー　 SDSSp J033829.31+002156.3 (z = 5.0) の赤外線イメージ (す
ばる望遠鏡による撮像)

高赤方偏移にあって十分な精度でスペクトルを取得できるのはクェーサーだけである。

クェーサーのスペクトルには重元素の輝線が見られる。その中でもMg (マグネシウム)
と Fe (鉄) の輝線は特に重要である。宇宙の初期、水素とヘリウムからなる始原ガスの
巨大な雲が収縮して銀河が形成された。重い星から軽い星まで、多数の星がほぼ同時生

まれたであろう。星の中心部では、重元素が熱核反応で合成される。重い星は数百万年

も経つと、その寿命を終え超新星爆発 (II型超新星) を起し中心部の重元素を放出し、始
原ガスを重元素で汚染する。それから 10億年ほどたってから、ある条件を満たす白色矮
星 (2重星で伴星からのガスが降着) が超新星爆発 (Ia型超新星) を起こす。Mgは II型
超新星で生成され、Feのほとんどは Ia型超新星で生成される。始原ガスは、銀河形成
とほぼ同時にMgで汚染され、それから 10億年ほどたつと Feで汚染されるのである。
銀河形成直後のMgに対する Feの元素組成比は、II型超新星の元素合成のパターンに
一致する。10億年後に Ia型超新星が鉄を作り出すようになると、Feの組成比は大きく
増加する。Fe/Mg 元素組成比は、この時間差 (10 億年) を記憶している宇宙時計なの
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である。Fe/Mg元素組成比から求められたクェーサー母銀河の年齢が、宇宙年齢の下限
となる (Yoshii et al. 1998)。こうした測定を多数の高赤方偏移クェーサーで行うことに
より、宇宙の幾何パラメータを決定できるのである。Fe/Mg宇宙時計からクェーサーの
形成時期も特定することができる。高赤方偏移クェーサーは、超大質量ブラックホール

(109 M¯) と大質量ハロー (1013 M¯) からなる最初の超大質量天体であり、その形成時
期を特定することは、一様密度の宇宙空間から質量が集積して銀河が形成され、中性の

銀河間ガスが再電離されたとする宇宙進化の理解に重要な基礎を与えるであろう。

現状

Fe/Mg元素組成比は、紫外線域にある FeIIとMgIIの輝線を測定して求める。FeII輝
線は、数千数万本の輝線が重なりあった幅の広い盛り上がりとして 2000—3000 Åにお
いて観測され、MgIIは、2798 Åのシャープな輝線として観測される (図 3.2左図参照)。
高赤方偏移クェーサーの場合、紫外線域の FeIIとMgIIの輝線は赤方偏移のために、赤
外線の波長で観測される。図 3.2の右上図に、キットピーク天文台における赤外線の透
過率曲線を示す。この図のように、透過率の低い波長域が存在し、そこで観測すること

はできない。そのために、図 3.2右下図のスペクトル (z = 3.6のクェーサー) のように、
断片的なスペクトルになってしまう。その結果、(1) 大気の透明な部分に FeIIとMgII
の輝線が赤方偏移しているクェーサーしか観測できず、観測可能な赤方偏移の範囲が制

約される、(2) 観測されたスペクトルは断片的であり、Fe/Mg元素組成比の測定精度が
悪くなる、などの問題が生じる。これらは Fe/Mg元素組成比の決定精度を大きく劣化さ
せる。

TAOの優位性

宇宙からの赤外線を吸収するは主として大気中の水蒸気である。TAO望遠鏡の建設予
定地である標高 5600mのチャナントール山における水蒸気量は年間を通して 0.4—1.3mm
と極めて少なく、図 3.3の大気透過曲線に見るように可視光から 2.6µm付近まで連続的
に観測可能な波長域がつながっている。また 3µmより少し短い波長から 4µmを越える
波長まで大気透過率の良好な部分が続く。水蒸気は宇宙赤外線を吸収するだけでなく、大

気からの熱雑音として観測の感度を劣化させるのであるが、水蒸気の少ない高地に建設

される TAO望遠鏡ではその影響は少なく、世界最高の赤外線感度を実現できる。図 3.4
に、TAO望遠鏡の感度と高赤方偏移クェーサーのスペクトル (モデル) を比較する。細
い実線は、分解能 R = 5000で 10000秒積分したときの信号雑音比 (S/N) が 5のレベ
ルを示す。z = 5.8のクェーサーのスペクトルを S/N 数百のレベルで観測できることが
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図 3.2: 上図:低赤方偏移クェーサーのスペクトル。鉄輝線を測定するには少なくとも静止波長
3650 Å までの観測が必要。4.1µm まで観測できる TAO では、赤方偏移 10 までの測定が可能。
下図:KPNO (キットピーク天文台) 4m 望遠鏡で取得した z = 3.6 のクェーサーのスペクトル
(Kawara et al. 1996)。上図は KPNOにおける大気の透過率。下図における、細い線は低赤方偏
移クェーサーの合成スペクトルを表し、太い線は z = 3.6のクェーサーの観測スペクトルを表す。
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図 3.3: チャナントール山における大気透過率 (モデル)

わかる。観測できないのは 2.56～2.81ミクロンの狭い領域だけである。
TAO望遠鏡は、クェーサーの断片的なスペクトルを連続的なスペクトルにするだけで

なく、観測可能な最大波長を従来の 2.5µmから 4.1µmまで拡大する。その結果、図 3.2
に見るように、FeIIの高精度観測が可能な最大赤方偏移が z = 5.8から z = 10.3へ大き
く拡大される。図 3.5に、高品質の低赤方偏移クェーサーのスペクトルを用いて、z > 6
の観測をシミュレートした結果を示す。TAOにおける最大波長限界は 4.1µm、VLTで
は 2.5µmと仮定した。横軸は波長制限なしの理想的な観測から得られた FeII/MgIIで
ある。TAOでの観測値は 1:1の線に沿って分布しているのに対し、VLTでの観測はお
おきくばらついており、TAOの優位性を示している。

3.1.2 Ia型超新星による宇宙膨張測定

観測的宇宙論として宇宙膨張を測定するのに標準的になっているのは、Ia型超新星を
標準光源として用いる方法である。Ia 型超新星は最大光度は −19 等前後とほぼ銀河 1
個分に匹敵するくらい明るく、また減光の速さを使って絶対光度の補正を行うと、10–
20%程度の分散で明るさが一定である。近傍と遠方の超新星の明るさを比較すること
で、ダークエネルギー存在を示唆する観測結果を出している (Perlmutter et al. 1999;
Schmidt et al. 1998; 土居 2004)。現在世界では、比較的小型の望遠鏡による近傍の超
新星サーベイ (SN Factory, SDSS)、4m級望遠鏡による中程度の赤方偏移 (z =0.2–0.8)
をカバーするサーベイ (ESSENCE, SNLS)、ハッブル宇宙望遠鏡や 8–10m級望遠鏡に
よる、最も遠い赤方偏移 (z =0.8–1.6) を狙ったサーベイ (SCP，High-z)がある。TAO
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図 3.4: 高赤方偏移のクエーサー (宇宙の起源と進化)。太線はクエーサーのスペクトル、細線は分
解能 R = 5000 での TAO の感度、細い点線は VLT の同感度、黒丸は広帯域撮像モード R = 5
での TAOの感度。積分時間は 10000秒で S/N = 5を達成。1µmより短い波長では空間分解能
0.5秒、1µmより長い波長は回折限界 (Strehl ratio = 0.5) を仮定。

は、その高い赤外線性能から、さらに遠い超新星観測に寄与するのが望ましいと考えら

れる。

遠い超新星観測を用いた宇宙膨張測定においては、実は超新星の候補を発見をするの

はさして困難なことではない。例えばすばる望遠鏡の主焦点カメラ Suprime-Camを用
いると、同時に多数の銀河を観測できるため、一晩に数十個の超新星候補を発見すること

ができる。しかし、この数十個の候補を精密に観測し、精度良い宇宙膨張測定を行うの

は容易なことではない。ダークエネルギーの時間変化のような精密測定を行うには、発

見のあとの精密な追加観測が重要である。追加観測には 2種類が必要で、一つは超新星
の型と赤方偏移を定める分光観測、他の一つは超新星の明るさの変化を精密に測る追加

測光観測である。TAO望遠鏡は高い赤外線性能のため、これらの追加観測において大い
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図 3.5: TAO における Fe/Mg 組成比決定精度の優位性 (Matsuoka Y., et al. 2005, private
communication)。高品質低赤方偏移クェーサーのスペクトル (Tsuzuki 2004) を用いて、TAO
における観測 (上列：最大波長限界 4.1µm) と VLT (下列：同 2.5µm) をシミュレートしたもの。
横軸は波長の制限なしで測定した FeII/MgII値。縦軸は、TAOで観測した場合の測定値と VLT
で観測した場合の測定値。

図 3.6: Ia型超新星 SN2002kp (z = 0.928) の明るさが変化する様子。すばる望遠鏡主焦点カメ
ラ Suprime-Camによる可視 i’バンドの撮像例。2002年 10月 1日 (左上) にはほとんど見えな
かった超新星が約１ヶ月後に明るくなり、また暗くなっていく様子がわかる。
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に威力を発揮すると考えられる。

分光観測の役割は、変光天体が Ia型超新星であることを確認した上で、赤方偏移を測
定することである。分光観測で超新星自身のスペクトルが得られる例は、これまでのと

ころ z = 1.3程度までである (Riess et al. 2004; Lidman et al. 2005)。これは地上望遠
鏡の場合、重要な観測波長帯が夜光の強い 1µm弱の波長域に移動してくるため、背景雑
音が効いて遠方の暗い超新星の観測が困難となること、またHSTでは集光力が不足しが
ちで、かつ、現在の装置では、あまり高い波長分解能の観測は行えないことなどによる。

TAO望遠鏡においては、シャープな星像により暗い超新星の測定を可能にするアダ
プティブ・オプティックス (AO) を使うことにより、Iバンドから Jバンドにかけての
シャープな結像性能を実現し、もっとも遠い超新星の分光を可能とする。概算によると

3時間の積分で、z = 1.5の超新星のスペクトルも、必要な質で得ることができる。撮像
で発見する候補のすべてを分光観測することはおそらく難しいが、超新星候補の色と光

度曲線の情報を、分光観測の行われた超新星を使って較正し、撮像情報から超新星の型

を決めることもできると思われる。

分光観測とともに必要となるのは、明るさの時間変化 (光度曲線) を調べる追加測光観
測である。Ia型超新星の場合には、真の明るさの明るい超新星ほどゆっくり暗くなるこ
とが知られている。この関係を補正すれば、明るさの分散は 10–15%程度となり、良い
標準光源となる。現在までのところ、地上望遠鏡では z = 1.2程度までの光度曲線が得
られているが (Yasuda et al. 2004)、それを越える赤方偏移では、ハッブル宇宙望遠鏡
によってのみ光度曲線が得られている。TAOでは AOを使った観測により、z = 1.5の
超新星の静止系で可視のバンドの光度曲線を得ることができる。AOは特に赤外線域で
性能も高く、背景光による雑音を大幅に軽減できる。AOの性能にもよるが、概算では
20分で一個の追加測光が可能となる。一個の超新星に対し、2色、5回以上の測光観測
を行えば、十分な測定精度が得られる。

全体としてはすばる望遠鏡の広視野観測 (可視の光度曲線を得るための観測を含む) 12
日、TAOによる AO分光観測 12日、AO撮像観測 25日の規模で、z = 0.8を超える超
新星 100個の測定が可能となる。これは現在までに見つかっている遠方の超新星の数を
一桁増やし、赤方偏移ごとに調べる必要のあるダークエネルギーの変化の有無において、

もっとも遠方で高精度の値を与えるものと期待できる。

3.1.3 MAGNUM原理による宇宙膨張測定

宇宙膨張測定の別の方法は活動銀河核の変光現象を利用して赤方偏移 z ∼ 1 までの活
動銀河核・クエーサの距離を測定することで宇宙膨張の測定を行うもので、我々がこれ
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図 3.7: すばる望遠鏡で得られた可視の i’ バンドでの遠方の超新星の光度曲線 (明るさの時間変
化) の例。

図 3.8: 論文発表された Ia型超新星の明るさと赤方偏移の図 (Riess et al. 2004)。ただし、明る
さについては Ω = 0の宇宙における距離による減光効果を差し引いて表している。点線は平坦な
宇宙でダークエネルギー 70%、物質 30%の場合の予想減光量、橙色はハッブル宇宙望遠鏡で見つ
かった超新星を示す。高赤方偏移のものはまだ 20個程度にすぎないが、TAOではすばる望遠鏡
等と協力することにより、赤矢印で示された赤方偏移に 100個程度の観測点が期待できる。
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までに独自に提案、研究を続けてきた手法である。例えば超新星の進化効果の影響など

距離測定手法に内包する系統的誤差の影響を見積もるためにも、異なる原理に基づいた

手法による独立した測定は重要である。

活動銀河核においては巨大ブラックホール周辺の降着円盤からは紫外線・可視光が放

射され、それらの外側を取り巻くダストトーラスでは中心部からの放射を吸収し赤外線

が再放射されている。このときダストトーラスの内側では中心核からの強い放射により

ダストは蒸発してしまうためトーラス内縁部のダストの温度は蒸発温度で一定になって

おり、このためダストトーラスの内径は中心部の絶対光度の二乗根に比例すると考えら

れる。ダストトーラスの内径は活動銀河核の変光現象を利用して測定することができる。

中心部の放射がトーラス内縁に到達するためには光速で伝播するぶんの時間がかかるた

め、中心部からの放射である可視光の変光に遅れて反応してダストトーラスからの放射

である近赤外線の変光が生じるので、ダストトーラスの内径は [可視光変光から近赤外線
変光の遅延時間]×[光速]と見積もられる。よって活動銀河核の可視近赤外線モニタ観測
から可視→近赤外線変光遅延時間を測定することで活動銀河核の絶対光度を推定し、観

測光度と比較して活動銀河核の光度距離を求めることができる (Yoshii 2002)。
この着想のもと東京大学の 2m望遠鏡 (所在地ハワイ諸島マウイ島、通称MAGNUM

望遠鏡) および観測装置を立ち上げ、赤方偏移 z ≤ 0.5 の多数の活動銀河核について
可視近赤外線多波長モニタ観測を 2001年 1月より開始した。これまでに高精度 (測光
精度、観測頻度) で可視・近赤外線変光を測定する方法を確立し、複数の活動銀河核に

図 3.9: 活動銀河中心部の模式図。中心の降着円盤からは紫外線、可視光が放射され (青い画像)、
とりまくダストトーラスからは赤外線が放射される (赤い画像)。紫外線、可視光の変光の影響は、
降着円盤からダストトーラスまでの距離を光速で伝搬したのち赤外線の変光に反映される。
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図 3.10: 観測された近傍活動銀河核 NGC4151 の光度曲線 (Minezaki et al. 2004)。可視変光
(緑) に比べて赤外変光 (赤) がおよそ 50日遅れている。

ついて可視光変光と赤外線変光のあいだの遅延時間をこれまでにない精度で測定するこ

とに成功した (Minezaki et al. 2004; Suganuma et al. 2004)。また過去の活動銀河核
のダストトーラス反響探査法の観測データの研究と比較して活動銀河核のダストトーラ

ス反響現象を利用した距離測定法の根幹となる可視→近赤外線変光遅延時間が活動銀河

核可視絶対光度の二乗根に比例するという関係がおよそ成り立つことを観測的に示した

(Minezaki et al. 2004)。
TAO望遠鏡においては、その大口径と赤外線観測性能を活かして赤方偏移 z ≤ 0.5 に

おけるやや低光度の活動銀河核の多波長モニタ観測と赤方偏移 z ≤ 1 における活動銀河
核の多波長モニタ観測を行なう。z ≤ 0.5 の観測については現在MAGNUM望遠鏡に
よって観測が行なわれている近傍活動銀河核と同程度の光度の天体をターゲットとして

おり、近傍から z ∼ 0.5 までの光度距離測定を高精度で検討するために重要である。宇
宙膨脹の測定を精度良く行なうためには赤方偏移 z ∼ 1 まで観測することが当然重要で
あるが、ダストトーラス熱放射が赤方偏移により Lバンドに移動してしまい、大気およ
び望遠鏡による熱放射バックグラウンドのため観測は困難になる。しかし TAO望遠鏡
においては水蒸気量が少ない低温の高地に望遠鏡を建設することにより赤外線波長域に

おいて高い大気透過率と低いバックグラウンドを実現しており、さらに AO を使うこと
で可視→近赤外線遅延時間が ∼ 1 年というやや高光度の活動銀河核であれば観測可能
となっている。
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図 3.11: 活動銀河核光度と、可視変光から赤外線変光までの遅延時間との関係。明るい活動銀河
核ほど遅延時間が大きく、遅延時間は光度の平方根にほぼ比例している。赤で示したデータ点は
MAGUNUM による観測結果でこれまでの研究によるデータ (その他の点) に比べて遅延時間測
定精度がはるかに向上している。
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図 3.12: TAOによってモニタ観測可能な活動銀河核の明るさと赤方偏移。赤方偏移 (z) の影響
のために活動銀河核のダストトーラスからの放射をとらえるために、z ≤ 0.5 については K バン
ド、z ≥ 0.4については Lバンドで観測を行なう。z ≤ 0.5については可視変光から赤外線変光ま
での遅延時間が数十日程度の近傍活動銀河核並の明るさの天体が観測可能となる。z ≥ 0.4につい
ても遅延時間が１年程度以下と見積もられる。やや明るい活動銀河核ならば z = 1 程度まで観測
可能である。
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3.2 銀河の起源と進化

銀河はいつ形成されて、どのような過程を経て現在のような姿になったのであろうか？

さまざまなグループが光学領域において “真の” 原始銀河 (原始的なガスから形成中
の銀河) の探索を行ったが、未だに明確にそうだと言えるような天体は発見されていな
い。その理由として、(1) 原始銀河は、分厚いダスト (星間塵) に覆われていて、光学観
測では検出できない、(2) 原始銀河は、光学領域では観測できないような、超高赤方偏移
(z = 10) にあるかもしれない、ことなどが考えられる。我々は、TAOの赤外線サイト
としての利点と近赤外線の広視野撮像能力を生かし、赤外線における超高感度・広視野

の探索を行い、z =15–10 にある原始銀河の発見、第 1世代の星の発見を目指し、「銀河
の起源」についての研究を大きく進展させることを目標としている。

また、この探索では、z = 5より小さい赤方偏移の銀河も多数検出されるが、TAO の
専用望遠鏡としての豊富な観測時間を生かし、それらの系統的な赤外線分光を行い、“ス
ペクトルの形”、“元素の存在比”などの情報を基にして、生まれた銀河が、その後どのよ
うにして現在見られるような銀河に進化してきたのかを明確に示すことが、TAOによる
銀河研究の第 2の目標となる。
現在、すばる望遠鏡を用いて銀河の起源と進化について数多くの研究がすすめられつ

つある。TAOではそれとは相補的に、主に高赤方偏移に重点をおいた研究がすすめられ
るが、以下、それを具体的なテーマに分けて紹介していく。それぞれのテーマがどのよ

うな赤方偏移を対象としているかを図 3.13 にまとめる。

3.2.1 近赤外背景放射の探求

宇宙背景放射とは、単位立体角あたりの天球から我々に向かってやってくる光、ある

いは電磁波の強度をさす。有名な宇宙マイクロ波背景放射は、ビッグバンの名残である

真に拡散した黒体輻射場である一方、可視や赤外領域では、銀河や活動銀河中心核など

の天体の重ねあわせであると考えられている (図 3.14)。したがって、十分に暗い天体ま
で観測すれば、宇宙背景放射の大部分を個々の天体に分解することが可能である。実際、

ここ 10年の観測技術の進歩により、可視ではハッブル望遠鏡、赤外ではすばる望遠鏡な
どによって、大部分の背景放射が分解されていることを示すデータが得られている (図
3.15)。すなわち、銀河計数の傾きを見たとき、最も暗い領域では銀河の明るさが暗くな
ればなるほど、銀河の単位等級あたりの背景放射への寄与が小さくなっていくのである

(図 3.16)。これをそのまま外挿すれば、未だ分解できていない暗い天体からの背景放射
への寄与はゼロではないものの、すでに分解されたものに比べて無視できる量であると

推論できる。観測データだけでなく、標準的な銀河形成・進化理論モデルによる解析で
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図 3.13: TAOによる銀河の起源と進化の研究

も、同様の結論が得られている (Totani et al. 2001a)。
対して、全く独立に、衛星観測によって背景放射強度を天球上に広がった放射として

直接測定する試みが行われている。特に、Jバンド、Kバンドなどの近赤外線波長では、
衛星による「広がった背景放射強度」と、「分解した銀河による背景放射強度の推定値」

が直接比較できるという状況になっている。しかし、本来一致すべき両者の値は驚くべ

き事に、前者のほうが後者の数倍も大きいという結果が得られているのである。これは、

通常の銀河では説明できないほどの量の光が宇宙に満ちあふれていることを示唆してお

り、これがもし事実であれば、宇宙論、銀河形成論の大幅な変更を迫る衝撃的な結果で

ある (Totani et al. 2001a)。
従って、この背景放射の矛盾を追求することは銀河形成論にとって極めて重要なテー

マと言える。衛星観測の精度を上げることがもっとも重要であるが、暗い銀河の銀河計

数の傾きに関する研究も重要である。特に、TAO 計画では、大学所有の望遠鏡で集中的
に観測時間を投入できるため、この波長域で世界最高感度の広視野ディープサーベイを

行うことが可能となる。そのデータは、上に述べた重要な問題に関して貴重なデータと

なるはずである。
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図 3.14: 可視、赤外線領域の宇宙背景放射のスペクトル。データ点は観測、曲線は理論モデル
(Totani & Takeuchi 2002)。この波長域では宇宙背景放射は銀河の光の重ね合わせと考えられて
いる。

3.2.2 楕円銀河の起源

楕円銀河の形成メカニズムは、銀河形成論における一大重要トピックである。その星

形成のほとんどは、z > 3 程度の初期に起こったということが最近の研究で分かりつつ
ある。しかし、その初期のスターバーストは銀河の合体で引き起こされたか、はたまた

なんらかの別のプロセスかは決着がついていない。その理由は、高赤方偏移である上に、

そのようなスターバーストをしている銀河は一般にダストが多く、強い吸収を受けてし

まっているため、可視域ではほとんど観測が不可能なためである。

ダストに吸収された光は遠赤外線やサブミリ領域で再放射されるが、その波長域での

観測は一般に角分解能が悪く、ALMA など次世代の観測装置を待たねばならない状況
にある。一方で、近赤外の領域では、このダストに隠された楕円銀河形成を感度ぎりぎ

りのところで見つけられる可能性がある。それが、「すばるディープフィールド」中に発
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図 3.15: すばるディープフィールド SDF。J バンド (1.25 µm)、K’バンド (2.1 µm) の合成画
像。視野は約 2分角 (Subaru Telescope Press Release)。

見された、極めて赤い銀河 Hyper Extremely Red Objects (HEROs) である (図 3.17、
Maihara et al. 2001)。これは、すでに知られていた Extremely Red Objects (EROs)
よりさらに異常なほど赤いために名付けられたもので、EROs はダストがなく受動的に
進化する楕円銀河でも説明できる程度の赤さだが、HEROs はもはやスターバースト中
のダストの吸収による以外に説明できないほど赤い (Totani et al. 2001b)。実際、ダス
トの吸収を考慮すると、赤さ、明るさ、数密度などから、HEROsは楕円銀河形成時のス
ターバーストで説明ができる。これらはサブミリ領域でも、現在の感度でギリギリ受かる

か受からないか程度に明るいソースであり、ALMAのよいターゲットである (図 3.18)。
HEROsの個数密度は視野 1分角に約 1個程度と考えられているが、TAOの近赤外線

カメラは視野 12分角の広視野と副鏡補償光学を生かした高感度を持っており、一晩の観
測で 50個程度のHEROsが検出されることが期待される。このことから、極めて赤い銀
河、引いては、楕円銀河の起源の理解が TAOにより大幅に進展されると考えられる。
さらにTAOの重要なことは、すばると違って ALMAと同じ南天にあるため、ALMA

との共同観測が効率よく行えるという点である。日本の所有する大望遠鏡として唯一南
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図 3.16: すばるディープフィールドのＫバンド銀河計数。宇宙背景放射への寄与としてプロット
している。暗い方では完全に右下がりなので、宇宙背景放射はほとんど分解されていることを示唆
している (Totani et al. 2001a)。

天に存在することになる TAOは、ALMAとの連携という意味において決定的に重要な
地位を占めるであろう。

3.2.3 宇宙大規模構造のマッピング

現在標準とされる Cold Dark Matter (CDM)モデルによれば、宇宙の構造は小さい
構造が重力的に寄せ集まって次第に大きな構造が形成されてくる。理論シミュレーショ

ンによれば、z > 1の宇宙では銀河構造はまだ充分な力学的進化を遂げておらず、クラン
プやフィラメントに代表される複雑な形状をしていると予想される。従って、この時期

の宇宙での銀河の分布構造は宇宙論や構造形成論において、極めて貴重な情報を持って

いるものと考えられる。しかし観測的には、2dFや SDSSといった近傍の赤方偏移サー
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図 3.17: 極めて赤い銀河 Hyper Extremely Red Objects (HEROs)。すばるディープフィール
ドの中に見つかった４天体。形成中の楕円銀河を見ていると考えられる。上段がＪ、下段がＫバン
ドのイメージ (Maihara et al. 2001)。

ベイや z < 1 の幾つかの銀河団の周りで、より進化したフィラメント状銀河構造が同定
され始めているに過ぎない。

このような背景の中、赤外に最適化した大望遠鏡で、しかもまとまった観測時間の割

り当てが可能な TAOの重要な役割は、これまで殆んど未知であった z > 1の宇宙構造
を系統的にマッピングすることであろう。これにより宇宙の初期から今日までの宇宙の

構造進化の様子を、実証的に描き出すことが可能となる。

銀河の 3次元分布を導出するには、銀河までの距離、すなわち、赤方偏移を測る必要
があるが、大量な遠方銀河の赤方偏移を一つ一つ分光的に測るのは非現実的なので、一

般的には多波長における測光データから赤方偏移を推定する “photometric redshift”と
いう手法を用いる。同じく TAOの可視光装置によって取得される可視光データと組み
合わせることにより、これが可能となる。また、“弱い重力レンズ効果”による背景銀河
の形状の歪みを利用して、レンズ天体の質量分布を求めることができる。

3.2.4 銀河の質量と形態の進化

CDMモデルに基づいた階層的銀河形成シナリオによると、銀河は最初小さな“building
blocks”として生まれ、それらが寄せ集まって今日の銀河が形成されてくると考えられ
ている。楕円銀河などの早期型銀河での大規模な星形成は比較的過去 (z > 2) に起った
ことがよく知られているが、銀河質量のアセンブリー過程はもっと最近 (z < 2) でも顕
著に見られることが予想される。従って、このようなモデルでは遠方に行けば行くほど、

質量の大きな銀河の個数密度が大幅に減少することが期待され、「z < 2 で銀河の質量
変化がなく、受動的に光度進化をするのみ」という古典的な銀河形成モデル (PLEモデ
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図 3.18: 形成中の楕円銀河の可視─赤外のエネルギースペクトル (Totani et al. 2001b)。現在
の宇宙でＢバンド絶対等級が −20 となるような典型的楕円銀河の形成モデルによる。z = 3 で形
成が始まったと仮定して、太い実線は z = 2.3、細い実線は z = 2.7 の時代に対応している。星か
らの直接光 (可視–近赤外) と星間ダストからの熱放射 (中間–遠赤外) にわけて書かれている。二
つの一点鎖線はそれぞれ、z = 2.3、2.7 の時の星からの直接光がダストによる吸収を受けない場
合のスペクトルである。26、29 とラベルされた点線は AB 等級で、縦線は J、K バンドの波長
である。黒いダイヤモンドは現在の観測装置による検出限界。白抜きの記号で示したのは将来計画
の検出限界であり、四角が JWST、三角が Spitzer と Astro-F、丸が FIRST、ダイヤモンドが
ALMA の各プロジェクトに対応している。

ル: pure luminosity evolution model) とは、銀河の質量関数に大きな違いを生ずる筈で
ある。従って、z∼2の高赤方偏移における銀河質量関数を求めることは、銀河形成の過
程を根本から検証する強力なテストとなる (Kauffmann et al. 1998)。N 体シミュレー

ションに基づく準解析的銀河形成モデルとして現在開発されている Numerical Galaxy
Catalogue (νGC, Nagashima et al. 2005) から得られた、階層的銀河形成シナリオに
基づく銀河の星質量関数の進化を図 3.19の下図に示す。このモデルでは、赤方偏移の変
化によって、質量関数が大きく変化していることがわかる。

このような質量関数は、観測的には可視光や赤外線の光度関数を観測的に調べること

により得ることができる。しかし、アセンブリー (銀河の合体を含む) の過程では、自然
と星形成を伴うことが考えられ、星形成の効果と質量成長の効果を区別することが容易
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ではない可視の光度関数の進化を調べても、質量進化を明確に示すことはできないと考

えられる。対して、近赤外線の光度は星形成の影響をあまり受けないため、銀河の星の

質量を比較的忠実に反映している。従って近赤外線バンドの銀河の光度関数の進化を見

ることによって、銀河の質量アセンブリー史を明確に描き出せることが期待できる (上記
νGCによる、近赤外線 K バンドの光度関数の進化を図 3.19の上図に示す)。特に、早
期型銀河がいつアセンブリーしたかを説き明かすことができれば、楕円銀河の起源説に

決着を与えることができるであろう。

また、TAOサイトのシーイングと副鏡補償光学の組合わせによるすぐれた星像 (FWHM≤
0′′.3) により、遠方で大きな銀河へと合体しようとしている銀河のサブクランプ (building
blocks) を直接分解し、その質量を近赤外光度から見積もることによって、質量変化の微
分量を直接導き出すことも可能となる。これら銀河質量進化の解析を銀河の形態や色別

に行なうことによって、遠方で顕著に見られる青い不規則銀河が、他の通常銀河に飲み

込まれて消えていくという仮説 (Brinchmann & Ellis 2000) も検証することができよう
(図 3.20)。さらに、遠方銀河の形態分類も、星形成の影響が少ない近赤外観測によって、
バルジとディスクの質量比から正確に行うことが可能となり、準解析的モデルをはじめ

とする理論的な銀河形成モデルとの直接的な比較を通じて、定量的に銀河の形態進化を

議論することができるようになる。

3.2.5 宇宙の星生成史

銀河の星生成率を探るには様々な方法があるが、大規模サーベイなどで主に使われる

指標には Hα輝線強度と紫外光強度の二つがある。Hα輝線は OB 型星の紫外光で電離
された水素ガス雲から放出され、星生成率の良い指標とされている (Kennicutt 1983)。
他方、静止紫外光からは、紫外光を放射するOB型星の量を直接見積もることができ、そ
れを星生成率に換算することができる。

現在、俗に“Madau Plot”と呼ばれる宇宙の星生成密度 (CSFD: Cosmic Star Formation
Density)の進化を示す図を用い、宇宙の星生成史を求める研究が精力的に行われつつあ
る (図 3.21)。星生成率は、z < 2では Hαの輝線強度で (z = 0, Gallego et al. 1995;
z ∼ 0.2, Tresse & Maddox 1998; z ∼ 1.3; Hopkins et al. 2000)、z > 1 では主に静止
紫外光 (∼ 1500–2800 Å) の強度で (Madau et al. 1996; Steidel et al. 1999) 求められ
た値を用いて概算されている。

紫外光はダストによる吸収を受けやすいことから本質的に誤差が大きく、Hαによる

高精度な星生成率の導出の重要性が長年言われ続けてきたが、過去における Hαのサー

ベイでは、天体数が少なかったために信頼できる星生成率の値が得られているとは言い
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図 3.19: 銀河の星質量関数の進化。上図：K バンド光度関数の進化。νGC による予想。下図：
同じく銀河の星質量関数の進化予想。赤方偏移によって、大きく変化することがわかる。
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図 3.20: 銀河形態ごとの星質量の進化の違い。宇宙における星質量の共同体積密度の銀河形態別
進化 (Brinchmann & Ellis 2000)。

がたかった。z > 1を越える高赤方偏移の天体では静止波長で可視域が赤外で観測され
るようになる。このため、物理状態を決めるのに一般的に用いられる静止波長可視の各

種輝線がすべて赤外に入ってくるために赤外分光が欠かせない手法となってくる。TAO
では豊富な観測時間を投入して、z = 1− 2.5で広く深い赤外線分光サーベイを行い、多
数の天体の観測から z = 1 − 2.5での星生成率を高精度に求めることができる。その結
果、宇宙の星生成の歴史がもっとも明確なかたちで明らかになるであろう。

また、同時に得られる Hα/Hβ 線の強度比から、ダスト吸収の量を推定することも可

能となる。これを用いると吸収を受ける前の個々の銀河の紫外光強度が求まり、静止紫

外光による星生成率とHα星生成率の直接比較が可能となる。一般に、Hα輝線はより多

くの電離紫外線を出す O型星を中心にサンプルするため 10Myrスケールの星生成活動
をトレースするのに対して、静止紫外光はより低質量星までサンプルするので 100Myr
スケールの星生成活動を見ることになる (Glazebrook et al. 1999)。この二つの星生成
の指標を比較することにより、個々の銀河の星生成活動がどのような段階にあるのかま

で、明らかにすることができるであろう。
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図 3.21: 宇宙の星生成率の進化。誤差棒のついた点は、Ascasibar et al. (2002) により集められ
た最近の観測結果。実線は Nagashima & Yoshii (2004)による理論モデルの結果。

3.2.6 宇宙の化学進化

TAOで得られる z > 1の高赤方偏移天体の近赤外スペクトルには、星生成の指標と
なる Hα、Hβ などの水素輝線だけでなく [O II] λ 3727 Å、[O III] λλ 4959, 5007 Å、
[N II] λλ 6548, 6583 Åなどの多数の重元素による輝線を含む。これらを用いて個々の
天体の金属量 ([O/H]など) を求めることが可能となる。用いるパラメータは：

• R23=([O II]+[O III])/Hβ (Pagel et al. 1979; McGaugh 1991)

• N2=[N II]/Hα (Denicolo et al. 2002)

などで、これらそれぞれは誤差が大きいものの、この二つを組み合わせることによって

十分な精度で金属量を導出できると期待される。
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これらのパラメータから、大規模構造内での金属量の空間分布を明らかにし、銀河の空

間密度と金属密度の相関を調べることも可能となる。また、統合したデータにより、金属

量–赤方偏移関係を導出し、宇宙全体の化学進化の歴史を調べることもできるであろう。

3.2.7 TAOによる近赤外広視野サーベイ

以上で概観されたように、TAOプロジェクトにおいては近赤外線による広視野・高感
度サーベイがキーとなっている。このような最先端のサイエンスを実現するために、「2
色同時観測の広視野カメラ」と「広視野補償光学」を組み合わせ、TAOでしかできない
ユニークな観測をすすめる。

このセクションで述べてきたように、銀河の形成と進化の研究においては、近赤外波

長域の観測によって、本質的な理解がすすむカテゴリーが数多く存在し、TAOによる包
括的な研究により、この分野を質的にまったく違った次元に引き上げることが可能にな

る。以下ではそのための具体的な戦略をまとめる。

すばるの次のステップとして

すばる望遠鏡は大型望遠鏡として世界最大の視野 (30′× 30′) の主焦点を誇り、可視波
長域での広視野観測を大きく進展させた。その結果、z = 6における形成期の銀河の発
見 (Kodaira et al. 2003)、z ∼ 4, 5における構造形成の発見 (Ouchi et al. 2001, 2003)
など、重要な発見が相次いだ。

この次のステップとしては、より長い波長である近赤外線で、より高赤方偏移に重み

を置いた観測により、本当の銀河の誕生の現場を見つけることにある。しかし、すばる

では広視野は可視波長域に最適化されているために、近赤外波長域では 5分角以上の視
野がとれない。近赤外広視野の観測をすすめるには、それに適した設計を施した新しい

望遠鏡が必至となる。TAOは、赤外線観測の世界最高の環境を誇るアタカマ、チャナン
トール山頂に設置されるため、赤外線に最適化した望遠鏡として設計され、まさにこの

目的には適している。

また、すばるでは補償光学 (Takami et al. 2004) を用いて、0.′′1–0.′′2 といった高い
空間分解能での銀河の観測がわれわれ東大グループと国立天文台との共同によって行わ

れ (図 3.22)、銀河形態の理解に飛躍的な改善があることが確認された (図 3.23)。TAO
では、すばるの補償光学の経験を生かし、未来のＡＯの一つの形である「広視野補償光

学 (地上層 AO: Ground Layer AO)」と呼ばれるサーベイに適した広視野の新しい AO
技術を用い、高い角分解能と感度向上の両方を組み合わせることにより、すばるの次の

ステップとしての近赤外線サーベイを実行することができる。
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図 3.22: Subaru Super Deep Field。K’バンド (2.1 µm) の画像。補償光学 (AO) を用いて、東
大のグループが K’=24.7magの世界最高感度を達成した。視野は約 1′′(Minowa et al. 2005a)。

近赤外線サーベイの世界の現状

現在、8ｍクラスの望遠鏡の登場により余剰時間ができた中口径 (2–4ｍクラス) の望
遠鏡を専用化して近赤外線の広視野サーベイを行うという動きが欧米によってすすめら

れている。

例えば、アメリカ国立光学天文台による「Deep Wide-Field Survey」が 2000年から
キットピーク天文台の 2mおよび 4m望遠鏡とセロトロロ天文台の 4m 望遠鏡を用いて
すすめられている。これは、可視光の B, R, Iバンド (4m望遠鏡) に近赤外線のKバン
ド (2m望遠鏡) を加えた形で行われており、北銀極と南銀極それぞれ 9平方度をカバー
するサーベイを 2005 年頃までに終える予定でいる。Kバンドの感度は K=19.5等級を
目指している。

また、イギリスを中心としたグループではハワイマウナケア山頂にある UKIRT3.8m
望遠鏡に視野 14′× 14′の広視野近赤外線カメラをとりつけ、北天においてK=18.4等級
で 4000平方度を、K=21等級で 35平方度を、また、K=23等級の高感度で 0.77平方度
を JHKの 3バンドでサーベイする「UKIDSS (UKIRT Infrared Sky Deep Survey)」
計画をすすめている。これは、4mクラスの望遠鏡が 8mクラスの大型望遠鏡にたちうち
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図 3.23: 高分解能による銀河形態の研究。補償光学 (AO) により角分解能が改善すると銀河の形
態理解にも大幅な改善がもたらされる。上図は通常のシーイング下で、すばるで取得したある銀河
のプロファイルで、円盤銀河的なプロファイル (exponential model) と楕円銀河的なプロファイ
ル (de Vaucouleurs model) の区別が全くできていないことがわかる。対して、下図はすばる望遠
鏡のＡＯを用いて高空間分解した同じ銀河のプロファイルだが、プロファイルが明確になりこの銀
河が円盤銀河的なプロファイルを持っていることが明確に示される。TAOでは、視野全域 (φ12′)
にわたり、これに近い高空間分解像を得ることができる (Minowa et al. 2005b)。

できないために、競争のために 4mクラスの望遠鏡を専用望遠鏡化するという世界の典
型的な流れを示している。この計画では 2004年から 6年間でサーベイを終えることを
考えている。
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同じくイギリスは同様の計画を南天でもすすめようとしており、そのための専用 4ｍ望
遠鏡をチリのパラナル山頂に建設している。この「VISTA (Visible & Infrared Survey
Telescope for Astronomy)」計画は、2048× 2048画素の大型検出器を 16個用い、視野
45′ もの超広視野カメラを製作し、K=20等級で 5000平方度、K=21.5等級で 250平方
度、K=22.5等級の高感度で 25平方度を、zJHKの 4バンドでサーベイするという大規
模なプロジェクトとなっている。2006年度にサーベイを開始し、JWSTの時代を通じて
12年間をかけてサーベイをすすめる予定でいる。

TAOの強み (サイト、装置/AO)

以上のように中型望遠鏡では近赤外線サーベイの時代にすでに移行しつつあるが、世

界の 8mクラスの望遠鏡はすべて多数の装置を用いる共同利用の形態をとっているため、
このようなサーベイに移行するにはまだ 10年以上の時間がかかる。そこで、TAOでは

専用望遠鏡としての特色を生かし、大型望遠鏡による最高感度の近赤外線サーベイを世

界にさきがけて最初に実現することができる。

その高度から赤外線に最適の環境を持っているだけでなく、シーイングもマウナケア

に匹敵するかそれ以上の可能性があり、アタカマ・チャナントール山頂は赤外線のサー

ベイにはうってつけのサイトといえる。装置としては、効率よくサーベイをすすめるた

めに、2色同時撮像のカメラを用意して、例えば、JバンドとKバンドの撮像を同時にす
すめることができる。一波長あたりでも 12′の広視野だが、2色同時観測により、効率で
は実質 2倍の広視野を目指す。また、TAOでは副鏡を大気の擾乱にあわせてリアルタイ
ムに変形させる広視野補償光学 (地上層 AO：Ground Layer AO) と呼ばれる新技術を
用いて、広い視野にわたって 0.′′2–0.′′3程度の高質の画像を得ることが期待できる。そ
の結果、1等級程度の感度の向上も得られ、口径 6.5 m であっても、口径 8 mの望遠鏡
で通常のシーイング下で観測するのに対してまったく遜色ないだけでなく、むしろより

よい高感度での観測が可能となる。

近赤外撮像サーベイの戦略と観測計画

TAO では 4m クラスの望遠鏡では届かない K=22–25 等級という最も深い感度での
サーベイを目指す (図 3.24)。この深さに到達して初めて、z > 1の高赤方偏移における
銀河の包括的な議論が可能となる。

まず、1平方度にわたる十分な視野での K=25等級の「深サーベイ」により、今まで
検出できなかった低面輝度 (low surface brightness) の天体までを含めて、究極の銀河
計数を行い、銀河起源の宇宙背景放射を確定することができる。また、楕円銀河起源と
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考えられる極めて赤い銀河も 1000個以上検出できるため、楕円銀河の起源について決定
的な証拠を得ることもできるであろう。また、100 平方度にわたる K=22等級での「広
視野サーベイ」では、z > 1の宇宙大規模構造のマッピングが可能となり、100個以上の
z > 1銀河団の検出から、構造形成のスピードを支配するパラメータについての大きな
制約を得ることができる。また、弱い重力レンズ効果による大規模構造の検出だけでな

く、重力レンズにより増光された z > 5の高赤方偏移の銀河の検出もできるようになる
であろう。このような、TAOによる世界で初めてのK=22–25等級の広大な銀河サンプ
ルから、銀河の質量と形態の進化を包括的に明らかにすることができる。

TAOでは JWSTが本格的に活動を開始する前に、K=25等級、1平方度の「深サー
ベイ」を終了させ、この深さと広さでの最初の知見を得ることになるであろう。その後

は、K=22等級でのサーベイを進め、JWSTでも遂行することのできない 100平方度以
上の「広視野サーベイ」を実現することになるだろう。

z = 1− 5 銀河の近赤外分光サーベイ観測

z > 1を越える高赤方偏移の天体では静止波長で可視域が赤外で観測されるようにな
る。このため、物理状態を決めるのに一般的に用いられる静止波長可視の各種輝線がす

べて赤外に入ってくるために赤外分光が欠かせない手法となってくる。特に宇宙年齢が

現在の 20％程度の z =2–2.5の領域は JHKバンドで静止可視域をほぼ覆えるために高
赤方偏移の物理状態を調べる上でも、宇宙の歴史の初期を見ているという意味でも非常

に魅力的な領域となっている。

しかしながら、現状では赤外多天体分光器がほとんどないことから、このような天体

の赤外分光観測はなかなか進まず、行われたとしても静止波長全域を覆っているものは

ほとんどない (Teplitz et al. 2000)。また現在行われている赤外分光サーベイも z > 3
のものを Kバンド分光するに留まり (Pettini et al. 1998)、z =1–2の天体のサーベイ
的観測は行われていない。

TAOの近赤外広視野カメラは、冷却マイクロシャッターアレイを焦点面に備え、効率
のよい多天体分光を系統的にすすめることができる。しかも、２波長同時カメラである

ため、0.8–2.5µmの広波長域を同時に分光することができ、サーベイにはうってつけの
設計となっている。TAO計画では望遠鏡の観測時間の大半を投入し、星生成活動などの
重要な指標となる Hα輝線が Kバンドで観測できる z = 2.5までの天体の分光サーベイ
をすすめるが、それにより、宇宙の星生成史や化学進化について明らかにすることが可

能となるであろう。
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3.3 星間物質

3.3.1 分子雲ダストの観測

ダスト収支の問題

固体微粒子、いわゆるダストは、星間空間の金属の多くを含んでおり、宇宙の重要な

構成要素である。また、ダストは星周星間空間での物理・化学過程に深く関わっており、

宇宙の物質輪廻を考える上で欠くことのできない要素である。ダストの研究はこれまで

も理論・観測の両面から精力的に行われており、晩期型星や超新星残骸がダストの供給

源であること、超新星によるショックで効率的にダストが破壊されること、などが明ら

かにされている。

しかしながら、ダストの生成進化については、その全体像がいまだに掴めていないの
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図 3.24: TAO の目指す近赤外広視野サーベイ。縦軸がサーベイ領域の広さ、横軸が感度をあら
わす。緑色と黄色はそれぞれ近赤外と可視での代表的なサーベイを示す (計画中のものも含む)。
TAOが目指すサーベイは赤色で記述された点であり、非常に深い感度で最も広いサーベイが可能
となることがわかる。この感度域 (KAB 等級で 25等級以上) こそが、高赤方偏移での大規模構造
や銀河進化の理解にもっとも重要となっている。
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が現状である。Dwek (1998)は、星間空間に供給されるダストの量と、星間空間で破壊
されるダストの量を、ダストの組成ごとに詳細に比較した (表 3.1) 結果、炭素系ダスト・
酸素系 (シリケイト) ダストの両方で、ダストの破壊割合が供給割合を 10倍程度上回る
ことが示唆された。星間空間には大量のダストが存在しており、金属原子の多くがダス

トの中に含まれることは、金属線吸収による観測からも明らかであり、この見積もりは

大きな矛盾を孕んでいる。AGB星および SNeからのダスト供給量は星の質量から求め
られるので比較的正確であり、また、ダストの破壊レートが桁で小さいと言う事も少し

考え難い。AGB星/SNeなどの星以外にもダストの供給源があるというのがもっとも有
りうるのであるが、その供給源がどこなのか、今だ不明のままである。

その中で、近年注目を浴びているのが、分子雲中で起こるダストの生成プロセスであ

る。ダストは主には金属原子によって構成される物質なので、その形成には金属原子同

士が数多く相互作用できる環境が必要である。分子雲は星間空間よりも密度が高く、ダ

ストが形成される可能性は大きいと言える。実際、近年の観測によって、分子雲中のダ

ストは一般星間空間のダストに比べてサイズ成長が見られることが分かっている。これ

は、ダストの生成プロセスとは直接は関係しないが、金属原子の相互作用が分子雲中で

確かに起こっていることを示す例として、重要な結果である。

中間赤外による分子雲ダストの観測

このようなダストの形成や進化を研究する上で、中間赤外域は最も重要な波長域であ

る。中間赤外にはシリケイトを始めとした主要なダストのバンドフィーチャが多数存在

しており、観測的にダストの組成決定ができる唯一の波長帯である。また、ダストフィー

供給されるダスト量 ( 10−9M¯pc−2yr−1 )

Carbon-rich dust Silicate dust

AGB C-rich stars 2.8 0
O-rich stars 0–3.7

SNe Type-Ia 0.1 3.5
Type II 1.5 7.0

TOTAL 4.4 14.2

破壊されるダスト量 ( 10−9M¯pc−2yr−1 )

Carbon-rich dust Silicate dust

Star Formation 8 29
SNe shock 33 190

TOTAL 41 219

表 3.1: 星間空間でのダストの収支 (Dwek 1998)
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チャはその構造やサイズによってフィーチャの形状が変化することが知られており、そ

れを精密に測定することで、構造・サイズについても強い制限をかけられる。従来、ダ

ストサイズは主にエネルギー収支の観点から求められて来たが、これには広い波長範囲

を観測することが必要であり、ビームサイズの違いによる観測領域の違いなど、多くの

不定性を含んでしまう。ダストフィーチャの観測はこのような不定性無しに直接ダスト

のサイズを計測できるので、ダストの形成・進化を研究する上で非常に有用な測定であ

図 3.25: L1251で観測されたダストの成長の様子 (Kandori et al. 2003)。
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ると言える。

分子雲でのダストは (星周空間などを除くと) <<100Kなので、中間赤外でのダスト
フィーチャは吸収として観測される。近年、Boweyらのグループはアモルファスシリケ
イトのフィーチャ (9.8µm) を分子雲で観測し (Bowey et al. 1998)、その吸収スペクト
ルを得ている。しかしながら彼女らの観測は 4mクラスの望遠鏡を用いたものであり、感
度が絶対的に不足しているために、サンプル数がごく限られてしまっている。さらに、彼

女らの観測は 10µm帯に限られており、ダストフィーチャが豊富で分子雲の最も濃い領
域でも saturateしない 20µmでの観測はまったく行われていない。Spitzerをはじめと
したスペースによる観測では分子雲中をサーベイする計画があるが、すべて撮像か低分

散での観測であり、ダストフィーチャを詳しく調べる事はできない。分子雲中でのダス

ト形成を観測的に明らかにするには、R > 200での、高感度の観測が必要である。

TAO望遠鏡による観測

TAO望遠鏡は熱赤外線観測で高感度を誇る望遠鏡であり、特に Qバンド (20µm帯)
では、従来望遠鏡の倍以上の検出感度を達成できる。この波長帯には、アモルファスシ

リケイトの強いバンド (18µm) の他、数多くの結晶化シリケイトのバンドが存在してお
り、ダストの組成や構造を探る上で重要である。この波長域でのダストフィーチャの吸

収スペクトル観測はこれまであまり例が無く、TAO望遠鏡の果たす役割は大きい。
このような吸収バンドの観測には、参照光源たる背景星の選択も観測精度を決める重

要な要素である。このような参照星としては可視・近赤外域では A-F型の星が用いられ

図 3.26: 分子雲および星間空間で観測されたアモルファスシリケイト (9.8µm) の吸収。左から、
Cyg OB2 (星間吸収)、Tau Elias13、同 Elias16、同 Elias18 (分子雲)の観測例。UKIRT3.8m
望遠鏡での観測のため、分子雲天体に関しては S/N はあまり良くない (Bowey et al. 1998)。
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る事が多いが、中間赤外では A-F型は暗く、またベガ現象の影響も危惧されるため、あ
まり適した参照星ではない。一方、K型巨星は、中間赤外域で非常に明るく、また、星
周ダストの出現率も低いので、参照光源として用いることができると考えられる。K型
星を背景星として使った場合、距離 150pcで (吸収フリーで) 130mJyの明るさとなり、
TAO望遠鏡を使えば 4時間積分で S/N > 50が達成できる。これは他の地上望遠鏡で
は到底達成できない感度である。

K型巨星は見掛けの星密度が比較的高く、同じ分子雲中で複数のサンプルを取ることが
できる。例えばTaurus領域では、領域内に背景K型巨星は∼20個存在しており、10–15
快晴夜の観測で全てを分光観測可能である。このような観測を行い領域によってダスト

がどのように変化するのかが明らかになれば、それを他の諸相 (ダストの可視吸収Av や、

ガス密度、ガス温度など) と比較することで、ダストがどのように生成成長していくのか
を明らかにできる。これはダストの成長率や生成率と密度/温度の関係を観測的に解くこ
とに相当しており、ダスト進化・生成が (起きているとすれば) 何によってコントロール
されているのかを知る重要な手がかりとなる。

3.3.2 ガスとの関係

上で述べた観測は分子雲中でのダストの振舞を観測的に明らかにするものである。一

方、分子雲中の多くのプロセスはガスが担っており、ダストの状態とガスの諸相との関係

はたいへん興味深い。例えばダスト表面は化学反応の場として重要であり、放射性同位

体 (例えば 13C) の濃縮などを起こす。したがって同位体分子を使った観測を行う際に、
ダストによる影響を考慮する必要がある。また、分子雲中のダストはその表面がガスが

凝結してできた氷に覆われていることが予想されるため、ダストの観測の際にもガスの

影響は無視できない。したがって、分子雲中で起こっている (ダスト形成を含む) 物理・
化学過程を解明するには、ガス/ダスト両面から観測を行うことが必須であり、熱赤外か
らダストを観測する一方、電波でガスを観測することが重要となる。

このような研究を行う際に、ビームフィリングファクターの問題は解決しておくべき

問題である。TAO望遠鏡での観測は点光源を用いた吸収バンド観測であり、その空間分
解能は実効的に無限小である。したがって、電波によるガスの観測でも、できるだけ高

い分解能でその物理状況を観測する必要がある。ALMAは世界最高の空間分解能を誇る
電波装置であり、これと世界最高感度でダストの吸収バンドを観測できる TAO望遠鏡
を組み合わせることで、分子雲で起きている物理・化学過程を最も詳しく調べることが

できる。

さらに、ALMAの観測ターゲットの中で最も重要なものの一つが、分子雲中でうまれ
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つつある星周円盤の研究である。このような星周円盤ではダストはクーラントとして働

くため、その構造を理論計算し観測と合わせるためには、ダストの量やサイズ (表面積)
を知ることが必要となる。星周円盤のガス/ダストは当然それを取り囲む分子雲で形成さ
れたものであり、分子雲中のダストの研究は円盤形成の初期値を与えるものだ言える。こ

れまでの研究ではこのダストの初期状態としてガス/ダスト比 100など、希薄な星間空間
のものが用いられており、分子雲中のダスト形成・進化はあまり考慮されていない。こ

こに提案する研究によって分子雲中のダストの状態が明らかにすることは、ALMAによ
る星周円盤の観測結果を解釈し理解するのに大きな役割を果たすものだと考えている。

3.4 系外惑星

“我々の太陽系以外にも惑星系が存在するのか?” この問いは人類にとって根源的な疑

問であり、これに答えることは現代天文学の重要な使命のひとつである。この問いに答

えるべく、これまでもたくさんの観測研究がなされて来ており、ここ 10年の観測によっ
て、他の恒星にも惑星系らしきものがあるという観測的証拠が見つかりつつある。その

最たる例は主系列星にみられる惑星系円盤残骸、いわゆるベガ現象の発見と、視線速度

法による惑星の検出である。系外惑星系の研究は、このような発見の段階を過ぎ、いよ

いよ統計・分類に基づいた詳細研究の段階を迎えはじめており、サイエンス集中型の望

遠鏡である TAO望遠鏡が果たす役割は大きい。本セクションでは、TAO望遠鏡によっ
てもたらされる、系外惑星観測の展開について述べる。具体的には、高解像度中間赤外

観測による系外惑星系ディスクの捜査と、食による惑星の観測の 2つについて議論する。

3.4.1 高解像度観測による系外惑星系探査

ベガ現象は 1983年に打ち上げられた赤外線観測衛星 IRASによって発見された現象
で、長波長での赤外超過として検出された。その後の精力的なフォローアップ観測によ

り、これが 100–150Kの低温ダストからの放射であること、分布は円盤状であることな
どが分かって来た。特に近年のサブミリ波 (Greaves et al. 1998) や中間赤外線による観
測 (Koerner et al. 1998; Jayawardhana et al. 1998) では、星から数 10AUの付近に大
量のダストが集積している様子が空間的に分解して観測されている。また、これらの円

盤残骸の中には、ダストがディスク状と言うよりはリング状の構造が複数存在するもの

も発見されており (Wahhaj et al., 2003)、惑星のような大型天体の存在が示唆されるも
のもある。

主系列星に見られる残存ダスト円盤は、全て星形成時に存在した原始惑星系円盤から
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進化してできたものである。この進化の間に円盤内のダスト粒子は黄道面への沈澱、熱

変性、ポインティングロバートソン効果による落ち込みなどを経験し、また集積過程を

経て微惑星ひいては惑星を形成すると考えられる。また、形成された (微) 惑星は同じ軌
道にあるダストを跳ね飛ばして円盤に間隙をつくるなど、円盤の構造に大きな影響を与

えることになる。さらには、円盤内では様々な熱的過程が進行し、結晶化などのプロセ

スによってダスト組成が変化することも期待される。したがって、残存ダスト円盤を詳

細に観測すれば、直接には見えない (微) 惑星を含めた、惑星系の構造や歴史などを観測
的に調べることが可能となる。

従来、このような残存ダスト円盤の観測は、主に中間赤外線域に置ける放射の超過と

言う形で検出されて来た。このような測光的な観測は比較的遠方にある星についても超

過=ダスト円盤の有無を検出することができるが、微量なダスト放射は検出が難しい。例
えば、太陽系の黄道光は 20µm帯でも主星である太陽の数百分の一しか放射しておらず、
これを測光的に検出するのは原理的に非常に困難である。また、測光で得られる情報は

直接は温度の情報であり、星周ダスト円盤の空間構造に焼きなおすには、ダストの光学

特性が分かっている必要がある。一方、ダストの光学特性は円盤進化とカップルして変

化することが予想されるので、測光観測から空間構造を推定することは大きな不定性を

伴うこととなる。

このような測光的な方法とはまったく違うアプローチとして、高解像度画像による星周

ダスト円盤の直接検出という方法がある。これは高解像度のデータによって星周ダスト

円盤を主星と空間的に分離し、画像としてダスト円盤を検出すると言うものである。こ

の方法は円盤が空間的に分離できるような近傍の星に対してしか用いることができない

図 3.27: 中間赤外の観測から得られた HR4796 の星周ダストリング。左の図は 10µm と 18µm
の疑似カラー合成であり、広がりは 10µmでは見られない。右図は同じ HR4796を 24.5µmで観
測した画像。この天体の場合、24.5µmでは中心星は完全に見えなくなっており (相対的に明るさ
が弱いため)、ダスト円盤だけが顕著に観測される。
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図 3.28: 中間赤外の観測で得られた β Pic の星周ダスト分布。デコンボリューション法により
解像度を向上させた結果、4本のリング状 (A,B,C,D) にダストが存在していることがあきらかに
なった (Wahhaj et al., 2003)。

が、測光法よりも (相対的に) 微弱なダスト放射もとらえることができる。また、直接ダ
スト円盤の構造をとらえることになるので、分解能が足りている範囲では円盤の空間構

造に対する情報を得ることができるというメリットを持つ。すなわち、空間分解法によ

る円盤の観測は、測光的な方法と補完的であり、今までの観測では見付けられなかった、

図 3.29: 野辺山 45m電波望遠鏡による観測から、ベガ型星からの CO放射はダスト放射から期
待されるもの (細線) よりも弱いことがわかった。ここから、(COのダスト表面への固着などを考
慮しても、少なくともいくつかのベガ型星で) ガスの散逸が起こっていることがあきらかとなった
(Yamashita et al. 1992)。
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ダスト量が少ない進化したダスト円盤をさがす事が可能になる。これは、近傍の系外惑

星系を探査すると言う意味で、将来地球型惑星や地球型生命をさがす計画に大きく貢献

するものである。

TAO望遠鏡による観測の優位性

このようなダスト円盤の観測研究を行うのに、TAO望遠鏡は最も適した望遠鏡である。
星のまわりのダスト円盤は主に中心星からの放射を受けて加熱されており、その温度

は星から離れるにつれて下がってゆく。低温のダストは長波長での放射が卓越するので、

長い波長で観測するほど、星から離れたダスト円盤が検出できる。一方、観測できる空間

構造は回折でその限界が決まっており、波長に比例して構造スケールは大きくなる。し

たがって、観測波長の違いによる観測の難易は両者の競争となるが、ダストの熱平衡を考

えると、回折による分解能劣化の効果よりも温度の下降の影響の方が大きいので、長波

長で観測するほどダスト円盤は空間分離が容易になる。実際、これまで空間的に分離し

図 3.30: TAOの中間赤外域での優位性
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て観測された星周ダスト円盤のほとんどは 10µm帯ではなく 20µm帯で検出されたもの
であり、中心星の明るさの寄与は、波長が長くなればなるほど小さくなっている (図 3.27
参照)。したがって、ダスト円盤のサーベイ観測を行うには、高解像度観測をより長波長
である 20µmあるいはそれよりも長波長で行うことが最も望ましく、TAO望遠鏡の優位
性が高い観測分野と言える。

• 20µm帯での高い感度

TAO望遠鏡は高度 5600mのサイトに設置する計画であり、サイトでの上空水蒸
気量 (PWV) は 0.5mm (上位 25％の平均) まで下がっている。これによって熱赤
外で最大のノイズ源である大気からの放射は格段に減少することが予想される。こ

の効果はQバンド (16―26µm帯) で特に顕著であり、例えば 24µm付近では大気
放射量が 1/3以下まで減少する (図 3.31)。さらに高高度で気温が低いこと、Qバ
ンドの高解像度観測に最適化された装置を取り付けることなどを考えあわせると、

TAO望遠鏡はQバンドで最も高い感度が達成できる地上望遠鏡だと言える。特に
南半球では 3000m超のサイトに大型望遠鏡の建設は TAO以外には予定されてい
ない。高度が 3000m以下になるとQバンドの観測は難しくなるので、南天天体で
の熱赤外観測では TAO望遠鏡の優位性は抜きん出ているといえる。

• 20µm帯での高い空間分解能

TAO望遠鏡では、副鏡による補償光学システムを用いることで、従来よりも格段
に安定した像 (PSF) での観測が可能になる。中間赤外域は可視近赤外に比べると
大気擾乱の影響が少なく、半値全幅でみるとほぼ回折限界の像が常に得られること

が知られている。しかしながら、その像プロファイルの詳細を調べると、そのスト

レール比は最大でも 0.5程度に過ぎず、やはり大気擾乱の影響を受けていることが

図 3.31: Qバンドでの大気透過率 (モデル計算)
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分かる。これを補償光学で補正することで、ほぼ完璧な回折像を常に得ることがで

きるようになることが、MMT6.5m望遠鏡を用いた試験観測であきらかにされて
いる (Close et al. 2003、図 3.32も参照)。星周ディスク観測のようなダイナミッ
クレンジが大きく空間分解能ぎりぎりの観測を行うためには、像の安定性が決定的

に重要になるので、補償光学をもつ TAO望遠鏡の優位性は非常に高いと言える。

• 30µm帯での観測可能性

30µm帯はこれまで地上望遠鏡では観測されたことが無く、1′′ スケールの解像度
での観測例はまったく存在しない。30µm帯では対応する黒体放射温度がおおよそ
80–100Kであり、ちょうど太陽系で言うカイパーベルト領域にあたっている。し
たがって、30µm帯は、これまでよりもより低温すなわち外側のダスト円盤の構造
を研究するのに最適な波長である。TAO望遠鏡は世界で初めて 1秒の空間分解能
で 30µmを観測できる望遠鏡であり、発見的なものも含めて多くの成果が期待で
きる。

• 豊富な観測時間
無バイアス/ボリュームリミットの観測を行うには、大量の観測時間が必要となる。
例えば、後述するような最近傍 G型星のサーベイ観測の場合、全ての天体を観測
するのに約 30快晴夜が必要である。一方、高解像度を達成できる 8–10m望遠鏡
では中間赤外装置はほぼ全て共同利用で使われており、このようなプロジェクトに

多大な時間をかけることは難しい。TAO望遠鏡だけが、サーベイ的観測に多くの
時間を費すことができる望遠鏡である。

図 3.32: MMT AOSで得られた 11.7µmの画像 (左)。回折リングがクリアに見えている。右の
図は標準星の PSFを差し引きしたもの。回折リングを含めてほぼ完全に点源の差し引きがなされ
ており、残存成分の強度は FLUXの 0.5％以下である。(Close et al. 2003)
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実際の観測

星周ダスト円盤の構造を空間分解する必要があるため、近傍の星が主な観測ターゲッ

トとなる。ここでは観測の例として 2つのカテゴリーを挙げ、その目的および実現性を
議論する。

1. 最近傍の星

本研究は微弱なダスト円盤の検出を目指すものであり、進化のある程度進んだ主系

列星は重要なターゲットのひとつである。特に主系列星でどの程度の星にダスト円

盤が付随するのかといった統計情報は、太陽系との関連を知る上で興味深い。この

ような統計量を知るためにはボリュームリミットの無バイアスサーベイが必要であ

り、TAO望遠鏡での観測研究が待たれるテーマである。

単純な熱平衡モデルを考えた場合、ダストの温度が 120K (25µmで観測可能な温
度帯) になる星からの距離は、A型星で 45AU, G型星で 7AUである。TAO望遠
鏡の回折限界は 25µmで 0.′′97であり、AOを用いることでこの直径のダスト円盤
まで空間分解可能だと考えると、A型星で 92pc、G型星で 15pc程度の天体まで
がターゲットとなる。星密度などから考えると、TAO望遠鏡でサーベイ可能な天
体数は A型で 500天体、G型で 50天体となる。これは、円盤進化の統計情報を
得るのに充分な数である。

TAO望遠鏡でのQバンドの検出限界は、on-source 4時間積分でおおよそ 1.5mJy
(3σレベル)である。15pcはなれたG型星に太陽系と同じダスト円盤が付随して
いた場合、その明るさはおおよそ 5mJyと推定されるので、TAOを用いればこれ
を SN∼10で検出することが可能である。

なお、既存の 8–10m望遠鏡では、Qバンドで 5mJyの放射を検出することは非常
に難しく (COMICSを用いた場合でも 25時間の積分で S/N = 3)、サーベイ的な
観測は不可能である。さらに、AOがないシステムでこれだけ長時間に渡って PSF
を安定させることは不可能なので、空間的な分離も困難となる。TAO望遠鏡だけ
がこのサーベイを遂行できる望遠鏡となる。

このサーベイによって、15pc以内の全てのG型星、および 90pc以内の全ての A
型星について、それが “ダスト円盤を持つ太陽系に似た星”なのか、あるいは “ダ
スト円盤が存在しない＝太陽系とは違った星”なのかを明らかにすることができ、
惑星系の普遍性を知る上でも興味深い結果をもたらすだろう。

2. 近傍運動群
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図 3.33: 星周ダストの量と年齢の関係 (Spangler et al. 2001)。

運動群で同定される近傍星団は年齢が同じと考えられる星の集団であり、ダスト円

盤の進化を議論するのに好都合である。特にダスト円盤の変化が激しいと考えられ

る 10–100Myrあたりの進化を議論するには、年齢が精度良く決まっている必要が
あり、星団の観測は非常に有効である。またこれら星団は同じ進化段階にあって違

う質量を持つ星のサンプルでもあることから、星の温度による差異を論じるにも都

合が良い。

太陽系近傍 60pc 以内には 4 つの星団があるが、うち 10–100Myr の進化段階に
あるのは TW Hya Association と Tucana Association の 2 つである。これら
はともに南天にある星団で、年齢はそれぞれ 20Myr、40Myr と推定されている
(Zuckerman et al. 2001) 。これらの天体までの距離は約 50pcであり、中心星温
度が 8000Kまでの天体ならば充分に分解可能である。明るさの点でもダスト量が
時間の−2乗に比例している (Spangler et al. 2001) とすれば、数時間の積分で星
団の全てのメンバーについてダスト円盤からの放射を検出できるはずである。この

観測によって星団メンバー約 50星を観測すれば進化段階初期でのダスト円盤の構
造やその進化、スペクトル型による違いなどを論じることができるようになる。

3.4.2 食による太陽系外惑星の検出

　太陽以外の恒星の周囲に惑星が存在することは、近年、観測的に明らかとなり、2004
年 8月現在で既に 100個以上が発見されている (図 3.34)。これまでに提案・実行された
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検出方法には、直接撮像法、位置天文法、視線速度法、熱放射分離法、分子線分光法、掩

蔽法などがあるが、発見さている系外惑星は、ごく僅かな例外を除いて、すべて、視線

速度法によるものである。この方法では惑星質量を含む多くの導出パラメータに軌道傾

斜角 (sin i) の項が含まれたままであり、これが惑星の物理量に対する不定性となる。ま
た、極めて精密な高分散分光観測 (先ほどの例だと R = 2× 107) が必要であるため、大
量のサンプルに対して無バイアスにサーベイを行うのにはあまり適していない。

　これを補う特長を持つのが、掩蔽法である。惑星が恒星の手前を横切る際に発生す

る食 (日面通過) による恒星の変光を観測して検出する方法である。イベント発生率が低
いため、これまで、あまり省みられなかったが、既に 1つ実例があり、現実的な方法と
して注目されるべきである。また、以下に挙げるように視線速度法での欠点を補う特徴

図 3.34: 2004 年までに発見された系外惑星の質量と軌道半径の関係。点線は太陽系の木星を示
す。ほとんどの惑星が木星より内側に存在するのは観測効果のせいでもあるが、太陽系と様子が異
なる惑星系が多数発見されているのが分かる (元データは California & Carnegie Planet Search
ホームページ http://exoplanets.org/より)。
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を持つ。

• 掩蔽が発生すること自体から惑星の軌道傾斜角に強い制限を加えることができる。
変光曲線が十分な精度で求められる場合には、そこから、さらに正確に軌道傾斜角

を求めることも可能である。

• 主星に対する惑星の大きさ (直径) を直接観測できる。

• 軌道面の傾きはランダムと考えることができるので統計的な処理がやりやすい。

• 測光観測だけで検出できるので、多数の恒星に対して無バイアスにサーベイするこ
とができる。

ここでは、TAO望遠鏡での隠蔽による惑星観測として、他の観測では惑星存在の有無
が明らかでない星に対して惑星検出を試みる「サーベイ観測」と、視線速度法など他の方

法によって存在が明らかとなっている惑星について行う「追求観測」とについて述べる。

サーベイ観測

サーベイ観測は、他の観測で惑星存在の有無が明らかでない星に対して無バイアスで

測光モニタサーベイを行い、惑星隠蔽による変光を検出することで、惑星検出を試みる

ものである。

図 3.35: 岡山 188cm望遠鏡によるドップラーシフト観測の結果。巨星 HD104985のまわりでも
惑星によるドップラーシフトが発見された (Sato et al. 2003)。
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惑星隠蔽による星の減光する割合は、中心星と惑星の見掛けの大きさの比で決まって

おり、惑星が小さいほど減光量は小さい。例えば地球サイズの惑星の場合、減光の割合

は 8× 10−5であり、これを検出することは事実上不可能となる。一方、木星サイズの惑

星の場合は、減光の割合が 0.01程度となり、S/N = 1000程度の観測を行えば検出が可
能となる。TAO望遠鏡の場合、積分時間 1000秒で V=20.9mag、K=19.4magの星が
S/N = 1000であるので、これより明るい星に対してモニタを行うことで、木星型惑星
を検出できる可能性がある。1

では隠蔽の検出はどの程度の星で期待できるだろうか。隠蔽を検出するには、まず我々

がその惑星の軌道と (ほぼ) 同一平面の位置にいる必要がある。このような幾何学になる
確率は恒星サイズ・軌道・軌道面傾斜角によって決まっている。惑星の軌道面がランダ

ム、星が太陽と同じであると仮定すると、木星軌道にある惑星で 1/1300、Hot Jupitor
(0.32AU) の場合では、1/79となる。サーベイする星の中でこれだけの割合の星が、我々
から見て食を起こす幾何学にあると言える。さらに、観測期間中に食を起こす確率を考

える。観測期間が 1日 8時間で 60日だとすると、食が期間内に起こる確率は、木星軌道
にある惑星の場合で 5× 10−3、Hot Jupitorの場合だと 0.33となる。
これらの議論をあわせると、惑星系を持つ星をひとつモニタした際に隠蔽を検出でき

る確率は、木星軌道の木星型惑星で 4× 10−6、Hot Jupitorで 4× 10−3 となる。一方、

V<20.9magの星は銀河面付近で 1平方度あたり 105個ほど存在している。したがって、

1度の視野をモニタした場合に、観測される期待値は、木星型惑星で 0.04個、Hot Jupitor
で 40個に達する。すなわち、このようなモニタ観測を行うことで木星型惑星、特にHot
Jupitorのような惑星については、その隠蔽を検出できる可能性は大きいと言える。
　サーベイでの検出は、視線速度法よりも多くの星について一度に調査することがで

きる他に、視線速度法では観測にかかりにくい、公転速度が遅い惑星についても確率的

に検出される可能性がある。したがって、掩蔽法で惑星存在が示唆された星について視

線速度法による追求観測を行うなど相補的に観測を行うことができる。また、ここでの

見積もりでは、太陽類似恒星周囲にしか惑星が存在しないとして見積もりを行っている

が、サーベイ観測の場合、それ以外の恒星も同時に監視することとなり、これらの恒星

周囲に惑星が存在するかどうかも、同時にチェックすることが可能である。実際に、Ｇ

型巨星周囲の系外惑星が発見されている (Sato et al. 2003)。ただし、巨星周囲の方が、
掩蔽法での検出はより困難である。もし、太陽に類似していない恒星周囲の系外惑星に

ついての統計が得られれば、それだけで大きな発見である上に、検出率も増加すること

になる。

1近赤外アレイ検出器で S/N = 1000 を達成するのは実際は簡単ではないが、ディザリングを頻繁に行っ
たりオフセットを直前直後に差し引くなど観測手法を工夫すれば不可能ではない。具体的な方法は現在検討中
である。
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また、食が発生するのは、惑星摂動による主星の天球上での固有運動が最大となる時

期ではあるが、その変化は最小の時期である。このため、直線的な固有運動と分離して

惑星を探すことを考えると、掩蔽発生時は、固有運動によって惑星を確認するには適し

ていない。しかし、この時点で恒星と惑星と太陽系とが一直線に並んでいるという強い

拘束条件を課すことができるため、固有運動法単独よりも高い精度で短期間のうちに惑

星の軌道を決定できる。

追求観測

視線速度法や位置天文法など他の方法によって検出された恒星については、食が発生

する可能性がある時点を指定することができれば、その時期に集中して特定の恒星に対

して掩蔽観測を行うことができる。

隠蔽法の場合、食が発生するのは視線速度変化が最大の際に限られるので、その時点

をねらって観測すればよい。この場合、食が観測されるか否かで軌道がほぼ edge-onで
あるか否かを決めることができ、観測された場合は、惑星の質量をほぼ正確に決定する

ことができる。

掩蔽が観測されたのは、2005年 3月現在ではHD209458およびTrES-1の 2例だけであ
る。前者は視線速度法によって存在が知られていた惑星を検出したもの、後者は多色観測

による掩蔽で検出した後に視線速度法で確認したものである。変光曲線の解析から軌道傾

斜角、惑星半径などが求められ、視線速度法による結果と合わせることで惑星質量などが決

定されている。これが軌道傾斜角の不定性なしに惑星質量などが決定されている唯一の系

外惑星である (Henry et al. 2000; Charbonneau et al. 2000; Castellano et al. 2000;
Jha et al. 2000; Alonso et al. 2004)。HD209458 は、口径わずか 80cm および 10cm
の望遠鏡によって発見・測定されている。これは、HD209458の公転周期が、たまたま
3.5日と短かったために繰り返し観測が可能だったためであるが、この類の観測を大口径
望遠鏡で実施すれば大きな成果が得られる可能性を示唆している。実際、ハッブル宇宙

望遠鏡による高精度観測によって HD209458の変光曲線はきわめて高い精度で既に観測
されており、恒星の周縁減光などの影響を考慮した上での惑星サイズが求められている

(Mandel & Agol 2002)。
精密な固有運動測定によって惑星の存在が示唆された場合は、固有運動の変化が最小

になる際に食が発生する可能性があるので、この時点をねらって観測すればよい。この

場合、惑星質量などは固有運動測定だけからでも求めることは可能であるが、掩蔽発生

時は、その時点で恒星と惑星と太陽系とが一直線に並んでいるという強い拘束条件とな

るため、固有運動法単独よりも高い精度で惑星の軌道を決定できる。また、惑星直径は

掩蔽法でしか得ることができない情報である。

55



図 3.36: HD209458 の食変光曲線。Henry et al. (2000) と Charbonneau et al. (2000) の
結果。

3.5 その他のテーマ

他に、TAOの能力を活かした観測テーマとして以下のものが挙げられよう。

3.5.1 銀河中心

天の川銀河の中心は最も近い銀河中心であり、そこには高密度ガスや強い磁場が大量

にあり、星形成やブラックホールの活動が相互に作用する複雑な系となっている。これ

らの構成要素が空間的に分解できる唯一の銀河中心核であることを考えると、そこでの

現象を天体物理学的に解明することは特定の１天体を観測するという意味を越えて、銀

河中心一般への雛型としての意味も持つということができる。

TAO望遠鏡の建設予定地であるアタカマから見ると、銀河中心は、ほぼ天頂を通ると
いう理想的な観測条件にあり、長時間連続して観測することができる。緯度的にほぼ同

等の設置条件である VLTで、近赤外線観測によって、いて座 A∗ 周囲を巡る恒星が観測
され、いて座 A∗ が太陽の 300万倍の質量を持つブラックホールであることを確定した
ことは多くの研究者の記憶にあたらしい。
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銀河中心は強い星間吸収のために可視光の観測は不可能であり、そこにある恒星につ

いては、その分布や運動は赤外線でしか捕えることができない。この点で、VLTよりも
赤外観測性能に優れた TAO望遠鏡では、この領域のより詳細な情報が得られることが
期待される。

また、豊富な星間ガスの運動や物理状態を調べることも重要である。赤外線では多数

の電離ガス輝線や分子輝線 (例えば、[Ne II] 12.8µm, Huα 12.4µm，H2 12.3µmなど)
が観測可能であり、電波観測による分子ガス・磁場の観測や、X線観測による超高温プ
ラズマと相補的なデータを衛星よりもずっと高い分解能で、かつ、高い強度ダイナミッ

クレンジで観測することができる。これは、銀河中心には多様な天体が多数集中してい

ることを考えると、本質的に重要である。

3.5.2 星形成

星形成域の中心部分も星間吸収が激しいため、その様子を捕えるためには赤外線の観

測が必要である。銀河系内で最大の恒星が形成されているといわれるエータカリーナ領

域を始め、多くの星形成領域が TAOにより観測可能となる。これによって、数値流体シ
ミュレーションによって示されている星形成初期段階に発生する諸現象を観測的に検証

することが可能となろう。

また、TAOの広い視野と高い赤外線性能を活かし、深く広い観測を実施することでサ
ンプル数を飛躍的に増大させることで、従来にない精度での初期質量関数を導出できる。

これによって、例えば星形成領域ごとの初期質量関数の違いを見いだすことができる可

能性があり、集団的な星形成のメカニズムにせまることができよう。

3.5.3 低温度星の切れ目のないスペクトルの取得

TAO望遠鏡では、観測不可能な赤外線域が従来の観測サイトよりも狭いため、連続し
た波長域に渡って優れた感度が達成できる。これを活用することで、低温度星のスペク

トルを大気の窓にまたがるような広い波長域に渡って連続観測することで、全体のスペ

クトルを従来にない高い精度で決定することができる。

3.5.4 太陽系外縁天体の捜索

エッジワース・カイパー帯には、すでに多数の小天体が発見されており、これらの分

布や性質を調べることは、太陽系の起源を明らかにする上で重要であることはいうまで
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もない。その分布は、平均太陽距離 50AU付近に境界があるとされているが、明るい天
体だけが減少しているのか、質量分布が大きく減少しているのかは、観測限界の影響も

あり、明確にはなっていない。TAOの優れた赤外線撮像性能を活用することで、このこ
とについて明確な回答が出せることが期待できる。また、エッジワース・カイパー帯天

体の鉱物学的性質を知るためには、その反射光の赤外分光観測が必要である。ここでも、

TAOの優れた赤外線分光能力が発揮できる。

3.6 ALMAとの連携

TAOの設置場所や期待される研究テーマを考える上で、国立天文台が欧米と協力し
て推進している ALMA との連携は特別に検討する必要があろう。そこで、ここでは、
ALMA計画の簡単な紹介とともに、それとの連携を考慮した上で重要となる研究テーマ
について、一部、既出のものとの重複はあるが、改めてまとめてみることとした。

Atacama Large Millimeter/Submillimeter Array (ALMA) は、日本を含む世界的規
模の国際協力によって、アタカマ高地にベースラインアレイ 64台、ACA 16台の合計 80
台という規模の超高精度アンテナ群を展開し、ミリ波からサブミリ波に至る波長域で、か

つてない高い感度と解像度、および撮像能力を実現する装置計画である。2012年からの
本運用を目指して、北米およびヨーロッパに続き、我が国も平成 16年度より建設を開始
した。

TAOは、このALMAサイトと同じエリアに設置される、我が国唯一の大型光学赤外線

図 3.37: ALMA の完成予想図。アタカマ砂漠 (標高 5000m) に、高精度なサブミリ波アンテナ
を合計 80台展開する。
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望遠鏡である。米欧は、それぞれ既にGEMINI/VLTをはじめとする複数の大型光学赤
外線望遠鏡を南半球に有しており、それらの観測に基づきALMAでの観測提案を検討・
策定するものと予想される。こうした現状を考えると、TAOが、光赤外域における研究
ばかりでなく、ALMAによるミリ波サブミリ波帯での観測研究を進める上でも、日本の
天文学コミュニティーに測り知れない恩恵をもたらすことは疑う余地がないと言える。

TAOが ALMAと連携することの重要性は、3.2.7節などでも既に触れられているが、
以下に、ALMAという装置の特徴と、そこから期待されるであろう TAOとの連携の可
能性について概観する。

3.6.1 ALMAの特徴

ALMAという観測装置の特徴としては、以下の 3点があげられる。

1. 大集光力：直径 12mの超高精度アンテナがベースラインアレイだけで 64台ある
上に、量子雑音限界に迫る超高感度 SIS受信機システム、および、最大 8GHzに
も及ぶ広い周波数帯域は、ミリ波サブミリ波帯において、かつてない高い感度での

観測を可能にする。さらに、日本が建設する ALMA Compact Array (ACA) シ
ステムが加わることで、ベースラインアレイだけでは感度が不足する空間周波数成

分に対しても十分な感度を達成できる。これによって、総合的な感度は、既存の装

置と比較して 2桁から 3桁も向上していることになる。

2. 高解像度：アンテナ群を最大 10kmという広い領域に渡って展開し、さらに大気に
よる波面の揺らぎを補正するシステム (電波位相補償法) を用いることにより、連
続波では最大 0.′′01という、ハッブル宇宙望遠鏡をも凌駕する高い角分解能を実現
する。輝線観測では、感度による制約があるが、それでも 0.′′1程度の解像度による
観測が多くの天体で可能になると予想される。角分解能のジャンプは、口径 10m
クラスのサブミリ波望遠鏡が主役となっている 850µm帯では 3桁以上。既に干渉
計が稼動しているミリ波帯においても、1桁から 2桁の跳躍となる。

3. 高撮像能力：ベースラインアレイだけで 64台という素子数の多さにより、短時間の
観測で充分な Fourier成分を取得し、極めて高い品位の画像を得ることができる。
さらに、ACAシステムをあわせることにより、干渉計のアキレス腱である「空間
的に広がった構造への感度がない」という弱点を補いつつ、天体の輝度分布を、か

つてない精度で忠実に写し撮ることができると期待される。
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図 3.38: ALMAがカバーする波長域と角分解能の位置づけ。TAOをはじめとする光学赤外線望
遠鏡と同等以上の角分解能を、ミリ波サブミリ波領域ではじめて実現できる。

3.6.2 TAOとALMAの連携

submm galaxiesの可視赤外 follow up観測

JCTM/SCUBAによる、サブミリ波帯における blank field surveyによって発見され
た多数の「サブミリ波銀河」の存在は、宇宙初期において、ダストに深く埋もれた若い

星形成銀河が多数存在していることを直接的に示し、銀河の形成と進化を観測的に研究

する上で大きなインパクトを与えた (Hughes et al. 1998)。しかしながら、既存のサブ
ミリ波カメラは角分解能に難があり (典型的に 10′′ かそれ以上で、光学赤外線観測と比
較し 1桁から 2桁悪い)、その結果、他の波長における観測と比較してその銀河の性質を
詳しく調べていくことはなかなか容易ではない (Dunlop et al. 2004)。また、角分解能
が悪いことの影響として、観測ビーム内に複数の暗い放射が重畳することで観測の深さ

が制限される (confusion) ため、遠赤外線光度にして、典型的に 1012L¯ というごく明

るい種族しか検出されてこないため、銀河の一般的な性質を明らかにするという視点か

らは極めて不十分な観測しかできていないのが現状である。

しかし、上記のような特徴を持つALMAが本格的に稼動すれば、様相は一変する。角
分解能は、0.′′1から 0.′′01が達成され、その恩恵として、confusion limitのない、極め
て深い撮像が可能となる。この時、極めて多数のサブミリ波銀河が続々と発見されるこ

とは間違いない。たとえば、λ = 850µmにおいて ALMA 5時間積分で達成される感度
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(5 σ で 40 µ Jy) では、1平方度あたり 105 個以上のサブミリ波銀河が検出できること

が期待できる。広い領域をカバーするために、積分時間を 3分程度にした浅いサーベイ
であっても、1平方度を掃くことで数 1000個規模のサブミリ波銀河サンプルが生み出さ
れるであろう。

これらのサブミリ波銀河の素性を探る上で、可視から赤外に至る多色撮像や分光観測

により、対応天体を見出して SED の全貌をおさえることができるほか、その redshift
を調べることは必要不可欠なステップであるが、我々自身の手でこれを遂行できるのは、

TAOをおいて他にない。

optical/infrared selected galaxiesの ISMと star formationの定量

TAOにより実行される、近赤外域での、深くて広いサーベイは、活発に星形成をして
いる遠方の若い銀河を、新たに多数見出すと期待されている。これらの新しく見つかる

若い赤外線天体は、ALMAによる格好の観測対象となる。若い星からの UV/optical放
射は、その周囲にあるダストに吸収・再放射されるため、より波長の長い領域をカバー

する ALMAでの follow up観測を行うことにより、これら若い星形成銀河の SEDの全
貌をはじめてつかむことができる。

長波長側での観測は、そこに埋もれた星形成を定量するという観点からも重要である。

ダストに深く埋もれた銀河においては、可視赤外域で見積もった星形成率が、(減光量を見
積もり、それを補正してもなお) 遠赤外線/サブミリ波域の観測から評価した星形成率よ
りも有意に (極端なケースでは桁で) 食い違うことがある (e.g., Frail et al. 2002)。TAO
により遂行される、z =1–2.5での銀河の分光サーベイにより、cosmic star formation
densityのデータが得られると期待される。このサンプルに基づき、ALMAにおいて星
形成率を独立に調べていくことにより、個々の銀河で、星形成におけるダストの影響を

多角的に検討できる。これは、真の cosmic star formation historyを得る上での重要な
ステップである。

quasar/遠方銀河の化学汚染史

Fe/Mg比を用いてクェーサーにおける星形成史を遡ることは、TAOにおける最も重
要な研究課題の一つである。ALMAによる高赤方偏移のクェーサーのダスト観測および
分子輝線観測は、その銀河でどの程度重元素汚染が進んでおり、したがっていつmajor
formationが開始されたかを探る上で独立な手がかりを与えることで、相補的な役割を
果す。既に、既存のミリ波望遠鏡により、z = 6.42のクェーサーにおけるダスト放射お
よび CO分子輝線が検出されており (Fan et al. 2003)、z > 8という時期での重元素汚
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図 3.39: ALMAがカバーする波長域と銀河の SED。TAOでは、若い星からの放射や高温ダス
トからの放射を捕らえる一方、ALMAは、より低温のダストや星間物質 (原子・分子からの放射)
を観測する。両者の連携により、遠方にある若い星生成銀河の SEDを総合的に描き出すことがで
きる。

染開始時期が示唆されている。しかしながら、現在の観測で検出されるダストや分子輝

線は、クェーサーの中でも極端に明るい部類のみであり、一般的な性質を示すものと結

論づけることはできない。ALMAが稼動すれば、数桁暗いクェーサーまでダストや分子
ガスを検出することが可能であり、ようやく、可視赤外域と同等の数のサンプルをミリ

波サブミリ波でもそろえ、銀河の重元素汚染の様子を複数の波長から多角的に考察でき

るであろう。

銀河の形態進化史

TAOの補償光学 (AO) による深い近赤外域撮像能力は、個々の銀河の形状や内部構
造を識別する上でも大きな威力を発揮する。ALMAでは、0.′′1から 0.′′01という解像度
での ISMの撮像が可能となるため、たとえば z ∼ 1という距離の銀河であっても、近傍
銀河で現在観測されているスケール (数 100 pcスケール) まで解像することが可能であ
る。TAOと ALMAによる撮像をいろいろな redshiftの銀河で進めていくことにより、
銀河の内部構造、すなわち、potentialと ISMや星形成領域の分布が、どのような赤方
偏移まで遡るとどう変化していくのか、絨毯爆撃的に追うことが可能になる。
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図 3.40: サブミリ波で明るい銀河 (サブミリ銀河) の観測例。可視赤外域でみて赤い銀河が対応
していることが多いが、現在の観測装置では角分解能が悪いため、対応天体が同定できないことも
多い。ALMAでは、この画像より 2桁から 4桁程度高い解像度でサブミリ銀河を見つけ出し、そ
れらを TAOによって観測することで、その SEDを総合的に描き出し、遠方にある形成途上の銀
河の進化を探ることができると期待される。

星周円盤の構造解明

TAO望遠鏡による熱赤外域での星周円盤の観測は、暖かい (< 200K) ダスト円盤から
の熱放射を精密に、高解像度で描き出すものであり、星周円盤の探査やその構造の理解

に大きな約割を果たす。一方、サブミリ波での観測は、それよりも低温にあるダストを

トレースするものであり、その意味で熱赤外観測と相互補完的な関係にある。これまで

の観測では熱赤外線、サブミリ波とも空間分解能が不足しており、円盤の詳細な構造を

観測から直接探ることは難しかった。ALMAはサブミリ波で 0.′′1–0.′′01という非常に
高い空間分解能を有しており、TAO望遠鏡も熱赤外域で 1秒角を切る解像度が達成で
きる。さらに TAO望遠鏡は地上望遠鏡としてはじめて 30 µm帯での観測が可能な望遠
鏡であり、従来にない高解像度 (∼ 2′′) の 30 µm画像も取得可能となる。したがって、
TAOと ALMAを組み合わせた観測は、円盤の構造を詳細に調べる上で高い相乗効果を
生むものと言える。
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また、TAO望遠鏡はALMAの観測ターゲット選定にも多いに役立つものである。TAO
で計画している星周円盤のサーベイは、これまでとは違う高解像度を切口に星周円盤を

捜査するものであり、このサーベイで見つかった星周円盤は ALMAの高解像度を活か
した観測のターゲットとしてふさわしい。ALMAのような多岐に渡る研究を行う望遠鏡
に置いては、興味深い観測ターゲットをどれだけたくさん用意できるかが、観測成果を

高める鍵となる。その意味でも、TAO望遠鏡の果たすべき約割は大きい。

星間ダストの進化の解明

星間空間および分子雲中でのダストの研究は、ダスト自身の進化を知る上でも、また

複雑な分子の生成過程を考える上でも興味深い課題であり、ALMAでの主たる研究主題
のひとつである。ミリ波サブミリ波でのダストの観測では、その総量やサイズ分布など

を知ることができるが、その組成や構造に制限を与えることは難しく、物質的な観点か

らダストを同定することはできない。これに対して、熱赤外域はダストの放射/吸収スペ
クトル構造が数多く存在する波長帯であり、物質を同定するのに欠かせない波長である。

さらに熱赤外観測はミリ波サブミリ波に比べるとより温度が高いダストを選択的に捕ら

えるので、両者を比較することでダスト温度についての情報も得られることになる。し

たがって、熱赤外観測とミリ波サブミリ波観測の組み合わせは、星間ダストの総合的な

理解には不可欠なものであり、TAOと ALMAが協力すれば大きな相乗効果を挙げるこ
とができる。
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第4章 サイト - チリ北部アタカマ地域

4.1 チリの天文台と天文学研究機関

チリ共和国は南米大陸の太平洋岸に、南緯約 17度から南に延びた国土を持ち、西はほ
ぼアンデス山脈の分水嶺を境にボリビア、アルゼンチンと国境を接している。大陸東端

であるため太平洋の沖合には、強い寒流であるフンボルト海流が流れ、海上からの水蒸

気量が少ない。このため、全般的に降雨量が少なく、特に、中緯度高圧帯に当たる地帯

は乾燥しており、南緯 30度以北では、水蒸気量が少なく晴天率も高いという天体観測に
適した地域となっている。さらに、チリ共和国は南米の中では比較的治安もよく、技術

水準も高いこともあり、比較的古くから有望な観測地として注目され、欧米各国が観測

所を設置している。南米の地図を図 4.1に示す。
大型観測施設が設置されている場所は、大きく２地域に分けられる。南のラセレナ地

域と北のアントファガスタ地域である。ラセレナ地域は、南緯 30度付近に当たり、第 IV
地方 (region IV) の州都であるラセレナ市 (人口 11万人) と隣接する港湾都市コキンボ
市 (人口 11万人) を中心とした地域である。首都サンチャゴからは直線距離で 500kmほ
ど。サンチャゴとの間に２～３社がそれぞれ１日２～３便の航空便を飛ばしている。国

土を縦貫する汎アメリカ高速道路が通っており、10社以上が高速バスを運行していて、
陸上交通の便もチリ国内としては極めて良い。コキンボ港が利用できるため、海外から

の重量物の輸送にも適している。

ヨーロッパ南天天文台 (ESO) ラシヤ観測所 (La Silla) は、南緯 29度 15分、西経 70
度 44分に位置する。ラセレナ市の北 150kmほど、海抜 2500mの山頂に口径 3.6mの望
遠鏡を筆頭とする大小 20近くの望遠鏡が設置された大天文台である。後述の VLTの技
術試験を目的とした新技術望遠鏡 NTT (口径 3.58m) やシュミット望遠鏡が設置され、
視線速度による太陽系外惑星探査観測や赤外線掃天観測 DENISなども、ここにある他
の望遠鏡を利用して実行されている。数年前までは、光学赤外線望遠鏡の他に、スウェー

デンと共同運用している口径 15mの電波望遠鏡 SESTや東京大学天文学教育研究セン
ターが運用している口径 60cmの電波望遠鏡も設置され、ミリ波・サブミリ波観測も行
われていた。運用本部はドイツ・ミュンヘンにあり、ベルギー、デンマーク、フランス、

ドイツ、イタリア、オランダ、ポルトガル、スウェーデン、スイス、英国の 10ヶ国が共
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同で組織している。山頂には観測装置改修や構内移動用自動車の検修ための工場、研究

のための図書館、観測者宿泊施設、食堂、診療所、従業員の保養施設などを持ち、さなが

ら小さな町の様相を呈している。見学者用の施設は設置されていないが、ラセレナ市内

からの見学ツアーが組まれており、連日多数の見学者が訪れている。山頂以外には、現

地運用本部としてサンチャゴに施設を持つ (後述) ほか、ラセレナ市内にも連絡事務所を
持っている。

ラスカンパナス天文台 (Las Companas) は、南緯 29度 01分、西経 70度 42分に位置
する。ラセレナ市より北方 156kmの海抜 2500mの山頂にあり、ESOラシヤ観測所の隣
り山に当たる。口径 6.5mのマゼラン望遠鏡２台を筆頭に、デュポン望遠鏡 (口径 2.5m)
など 10台程度の天体望遠鏡が設置されている。マゼラン望遠鏡は、同型の望遠鏡２台が
隣接して設置されており、管路によって結合することにより、光干渉計として用いるこ

とも可能な設計となっている。名古屋大学の 4m電波望遠鏡なんてんも、ここに設置さ
れ、観測を行っていた。米国ワシントンに本部を置くカーネギー財団が運営している。

インターアメリカン天文台セロトロロ観測所 (Cerro Tololo) は、南緯 30度 10分、西
経 70度 49分に位置する。ラセレナ市より東に 88km、ピスコやワイン生産で有名なエ
ルキ谷をさかのぼった海抜 2200mの山頂にある。1962年に開設された。口径 4mのブ

図 4.1: 南米におけるチリの位置

70



ランコ望遠鏡を筆頭に４基の望遠鏡が狭い山頂にひしめいている。コロンビア大学から

ハーバードスミソニアン天体物理学研究所のグループが設置した口径 1.2m電波望遠鏡
もここにある。米国立光学天文台 NOAOとして、米国の大学連合が作っている AURA
(Associated Universities for Research in Astronomy) が運営に当たっている。広報普
及活動にも力を入れており、天文博物館が設置され、ラセレナ市内からのツアーが組ま

れていて、連日多数の見学者が訪れている。山頂以外にラセレナ市内に事務や技術部門

を含む支援施設を持ち、研究スタッフは観測所と交代勤務の体制を取っている。

セロパチョン観測所は、セロトトロ天文台の数 km南のパチョン山頂にあり、口径 8m
のジェミナイ南望遠鏡を持つ。米国、英国、カナダ、オーストラリア、チリ、アルゼン

チン、ブラジルの７ヶ国共同で建設・運用されている。また、ジェミナイ南望遠鏡の隣

にブラジル、ミシガン州立大学、北カリフォルニア大学、米国立光学天文台NOAOの共
同で口径 4mの SOAR望遠鏡を建設している。セロトロロ天文台とは国道からのアクセ
ス道路は兼用しているものの、相互には多少離れているため、パチョン山頂には望遠鏡

支援設備のほか研究施設も設けられている。

アントファガスタ地域は南緯 24度付近、南回帰線直下に当たり、第 II地方 (region
II) の州都である港湾都市アントファガスタ市 (人口 22万人) を中心とした地域である。
首都サンチャゴから直線距離で 1000kmほど。数社が１日数便の航空便を飛ばしている。
国土を縦貫する汎アメリカ高速道路が通っており、陸上交通の便も良い。チリ北部最大

の港湾であるアントファガスタ港が利用できるため、海外からの重量物の授受にも適し

ている。

ヨーロッパ南天天文台 (ESO) パラナル山観測所は、南緯 24度 40分、西経 70度 25
分に位置する。アントファガスタ市の南 120kmほど、太平洋岸から 12kmながら海抜
2635mのパラナル山頂に口径 8.2mの望遠鏡４基が設置されている。VLTと呼ばれる、
この望遠鏡群は、それぞれ単独でも使用可能なほか、地下トンネルに光路が設置されて

おり、全体を結合して干渉計として使用することもできる。さらに敷地内に敷設された

線路上を移動可能な、３台の予備望遠鏡 (Auxiliary Telescopes) と呼ばれる 1.8m鏡も
加えて最長基線 202mの干渉計として運用することが可能である。観測所の運用は、ラ
シヤと共にヨーロッパ南天天文台が行っており、サンチャゴの施設は共通である。

アントファガスタ市から北西 200kmほどのアタカマ高原は海抜 5000m近くに及び、
ここで ALMAが建設されている。科学保護地域 (Science Preserve) となっており、商
業目的の活動などに対して一定の保護がチリ政府から与えられている。ここには小規模な

がら、既に天文観測設備が設置され始めている。日本の国立天文台が設置した口径 10m
の電波望遠鏡 ASTEや名古屋大学が移設・改修した 4m電波望遠鏡なんてん２がそれで
ある。米国コーネル大学が宇宙背景放射観測装置を設置していたこともある。

このほか、チリ国内には、首都サンチャゴ市内に天文学関係の大きな機関が設置され
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ている。ヨーロッパ南天天文台 (ESO) はサンチャゴ市内にオフィスを持ち、ラシヤおよ
びパラナル両観測所の運営統括を行っている。観測所で必要な物資の調達、ヨーロッパ

など国外からの観測機器授受に関する税関措置、対現地政府交渉などを行う部局がある

ほか、研究部門も持ち、観測所現地と交代勤務する体制がとられている。このほか、訪

問観測者のための専用宿泊施設を持ち、観測者に不便を感じさせない対応となっている。

チリ国内の研究拠点に目を転ずると、国内で天文研究者が在籍する大学は、2002年時
点での調査によれば、チリ大学、カトリカ大学、コンセプシオン大学、北カトリカ大学、

ラセレナ大学の５つがある。

チリ大学天文学教室は市内西部、カラン山にあり、14名のスタッフを擁し、博士課程
が設置されており、多数のポスドクおよび大学院生が在籍している。カラン山には教室

や研究室のほか、いくつかの観測機器もあるが、現在は、上述のチリ国内にある国際研

究機関の大型観測装置の観測時間を利用した研究が中心である。

カトリカ大学天文天体物理学教室は、８名のスタッフを擁し、博士課程が設置されて

おり、多数のポスドクおよび大学院生が在籍している。小型の光学望遠鏡を持っている

が、現在の研究活動は、上述のチリ国内にある国際研究機関の大型観測装置の観測時間

を利用したものが中心である。

コンセプシオン大学は南部のコンセプシオン市にある。物理学教室に、４名の天文学

研究スタッフが在籍しており、博士課程を持つ。恒星に関する研究が中心である。

ラセレナ大学はスタッフ２名で学部のみであるが、ラセレナ市にあり、周辺にある３

つの国際天文台に地理的に近いという特徴を持つ。これを活かして、ESOから客員１名
を迎えている。

北カトリカ大学はスタッフ１名であるが、アントファガスタ市にあり、ESOやALMA
に最も近い大学であり、地の利を活かした研究拠点となる可能性を秘めている。

これら５大学は共同で FONDAP (Fondo Nacional de Desarrollo de Areas Priori-
tarias) を構成している。これは Center of Excellenceとして産業科学省 (CONICYT)
から認定を受けた研究組織で、チリ大学 ALMAを利用した研究拠点となることを目指
している。

チリの大学所在都市および外国設置天文台の位置を図 4.2に示す。
特にチリ大学とは TAO計画推進をきっかけとして東京大学との学術協力の協定を結

んでおり、サイト調査について協力して実施する体制を確立している。

チリの学術研究は産業科学省によってを統括されている。ここは、正式にはComisión
Nacional de Investigación Cient́ifica y Tecnológicaというが、略称である CONICYT
と呼称されることが多い。CONICYTは学術研究のみならず国内産業についても管轄と
しており、チリ政府内では重要な役所である。チリ国内における学術研究活動は基本的

に CONICYTの掌握の元で行われており、チリ国外の研究機関による活動も含まれる。
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図 4.2: チリの主要都市と主要天文台所在地

後述するようにチリの主要産業は主に北部で採掘される鉱産物と中部で栽培される農

作物であるため、これらの産業に悪影響を与える活動は基本的に認められない。したがっ

て、無人の荒野といえども鉱産資源の採掘権が設定されると他の目的に利用することは

困難となる。しかしながら、アタカマ地区は、学術研究上の価値が鉱産資源開発の潜在

価値に優先するとの判断を CONICYTが既に行っており、ALMA建設に関連して科学
保護地域 (Science Preserve) を設定しており、鉱物資源採掘活動との支障が生じない配
慮がなされている。逆に、アタカマ地区で長期にわたり学術調査活動を行うに際しては

CONICYTの許可が必要となる。
TAO計画では、次章で述べるサイト調査を行うに際して、CONICYTに申請を行って

おり、歴史的遺物、自然環境、対人地雷に十分な注意を払い、他の学術研究活動に支障を生

じないように配慮の上、科学保護地域内における調査活動の許可を得ている (Appendix
C参照)。

CONICYTとの交渉進展に際しても、チリ大学は協定に基づいて大きな役割を果たし
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ており、今後も重要なパートナーであることは間違いない。

4.2 アタカマの地理

地上に大型観測を建設する場合、その能力を最大限に引き出すためには天文観測に適

した地域を選定する必要がある。光害に代表される人工的な悪影響を避けるのは当然で

あるが、自然環境の結果、地球大気による擾乱が最小限となっている場所を選定するこ

とも極めて重要である。具体的には、大気が乾燥しており、海抜が高く、晴天率が高く、

上空の大気が安定していることが必要である。

このような条件を満たす場所を地球規模で探すと、南北回帰線付近で大洋の東寄りの

高山が当てはまる。南北回帰線付近は中緯度高圧帯と呼ばれ、恒常的に高気圧が居座る

場所となっている。これは、赤道付近で加熱された大気が上空で放射冷却したものが、南

北回帰線付近で下降気流となるため生じていると考えられている。このため晴天率が高

く、乾燥した地域となりやすい。実際、世界の大規模な砂漠地帯は南北回帰線付近に分

布する。

地球の自転の影響で、大洋には大規模な海流が生じている。これは、コリオリ力の関係

で、赤道付近で東から西へ、高緯度で東から西へと向かう流れとなっており、大洋の東寄

りでは、高緯度から低緯度へと向かう寒流となる。同じ理由で、中緯度高圧帯付近では、

大気は西から東への偏西風が卓越する。このため、大洋に面する大陸西岸では水蒸気量

が少ない寒流の上を通過した大気が陸地に達することとなり、晴天率が高い気候となる。

大洋上は大気循環を遮るものがない。このため、大陸西岸の高山や孤立峰を持つ島嶼

は望遠鏡建設地としては高い海抜でありながら、周囲の地形による大気擾乱が少なく、優

れた観測条件を得やすい。以上の条件を総合的に考慮すると、南米アンデス山脈、特に

チリ共和国北部が世界で最も優れた観測条件を満たすことが期待できる。現代天文学で

は、観測のために高度な技術を必要とする。したがって、高度な技術的支援を比較的容

易に得ることができることは、建設地選定において比較的重要な要因となる。建設時や

運用時のことを考えると、通信および輸送の便がある程度以上は確保できることも考慮

すべきである。また、安心して観測を実行でき、数年にわたる建設を安全に遂行できる

ことを考えると、政治的に安定した地域であることも望まれる。チリ共和国は、これら

の条件も満たしている。

チリ共和国は、東西幅 200km程度、南北には南米大陸本土だけで南北 4000kmに及
ぶ細長い国土を持ち (チリ政府は南極大陸の一部に対し領有権を主張している)、西は太
平洋に面し、東はアンデス山脈を境にボリビア、アルゼンチンと国境を接している。ペ

ルーと国境を接する北部は砂漠地帯、首都サンチャゴ付近は地中海性気候の温帯、南部
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は寒冷森林地帯から氷食地形による複雑な海岸線を持つ冷帯となっている。

太平洋沿岸をフンボルト海流が強い寒流として南から北へ流れており、これがチリの

気候に強い影響を与えている。特に北部では緯度に比べて年平均気温が低く、乾燥して

おり、太平洋岸南回帰線直下の都市アントファガスタは、年平均気温 16.5℃、年間降水
量 2mmであり、周囲は国境となるアンデス山脈の麓まで、アタカマ砂漠と呼ばれる砂漠
地帯となっている。

チリ共和国自体は、農産物と鉱石を中心とする一次産品が主要輸出品である。日本で

は銅やワインの輸出元として知名度が高い。日本とは 1897年に外交関係を確立してお
り、日露戦争当時、軍艦の提供を受けたこともある。1818年のスペインからの独立時に、
南米では唯一、先住民族との合意により政府を樹立した経緯を持つ。世界史上唯一、革

命に依らない社会主義政権を持ったり、その後の軍事独裁政権での非人道的政治体制を

敷いたりしたこともあったが、現在では完全に民主主義国家となっており、南米では最

も治安が安定した国として定評がある。経済的にも比較的安定している。

チリ国内のうち、アントファガスタ地域は、1883年に終結した「太平洋戦争」Guerra
de Pacificoによってボリビアから割譲した地域であるが、現在、領有権は国際的に確定
している。銅やチリ硝石など地下資源に恵まれており、世界最大と言われる露天掘り銅

山であるチュキカマタ銅山も、この地域にある。

地域最大の都市アントファガスタは、人口 22万人。これら鉱産資源の積出港としてチ
リ北部最大の規模を誇る。周辺に良好な港湾がないことと歴史的経緯から、チリのみな

らず、隣国ボリビアやアルゼンチンからの輸送需要も多く、アントファガスタからアン

デス山脈を越えて両国へと通じる高速道路や鉄道が整備されている。

大陸規模でみると、5000m以上の高山が連なるアンデス山脈が太平洋岸に迫っている
が、100km規模でみると、太平洋岸から国境までは、複数の山脈が南北に走っている。
アタカマ地区では、この山脈はほぼ３列となっており、西から、ヨーロッパ南天天文台

パラナル山観測所のある海岸山脈、海抜 3000-4000m級のドメイコ山脈、そして、海抜
5000-6000m級の山々が連なるアンデス主山脈となっている。
図 4.3にアタカマ地区を通る東西線に沿ったチリの地形の断面図を示す。
ドメイコ山脈とアンデス主山脈との間は、僅かな水分も卓越する西風に対して手前あ

る２つの山脈に遮られてしまうため、特に乾燥した地区となっており、世界２番目の面積

を持つアタカマ塩湖が広がっている。アタカマ塩湖の北岸には、内陸部の中心となる町

サンペドロ・デ・アタカマがある。伝統的な遊牧や鉱山採掘のほか、砂漠の特異な風景

見物を目的とした観光が地域の主要産業である。TAO計画で望遠鏡建設を計画している
場所は、ALMA建設地に隣接しており、アタカマ塩湖の東側にあたるアタカマ高原であ
る。アンデス主山脈中となるが、海抜 5000m近い高原が数 km以上も続く乾燥した高地
であり、海抜 6000mに迫る孤立峰が散在する。気候は西風が卓越しており、晴天率が高
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図 4.3: アタカマでの東西地形断面図

く絶対水蒸気量が少ないが、高山であるため一時的ではあるが降雪がある。２月頃には

一時的に東風が吹くことがあり、「ボリビアの冬」と呼ばれる荒天が続くことがあるが、

それ以外の季節はおおむね天候は安定している。天候条件の詳細については次章サイト

調査を参照されたい。

アタカマ高原の中にはいくつかの孤立峰が点在している。その多くは火山起源である

が、多くは休火山であり容易には噴火する恐れはない。この点では富士山やマウナケア

山と同様である。特に高原の西端に近い孤立峰は、西からの気流が乱されることなく山

頂付近を吹き抜けるため、天体観測には最適な場所であることが期待できる。一方、麓

から山頂へ到達する道路が建設できる程度の地形であることも現実的な条件となる。こ

れらの点で我々が注目したのが標高 5600mのチャナントール山である。チャナントール
山の航空写真を図 4.4に示す。

4.3 南天5600mのサイト

図 4.5に、TAOから見た主要な天域の連続観測可能時間 (visibility) をすばる望遠鏡
と比較する。縦軸は airmass < 1.5で連続観測が可能な時間、横軸は赤経である。南天
に TAOを設置することにより、北天のすばる望遠鏡と共同して全天を良い条件で観測
することが可能になる。ALMA、ASTRO-F、ASTRO-E2などで新たに発見される天
体は暗く、追求観測には長時間の積分が必要とされるはずである。南天のTAOは、銀河
南極 (SGP)、大小マジェラン星雲 (LMC, SMC)、銀河中心 (GC)などの観測に威力を
発揮することが図から見て取れる。
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図 4.4: チャナントール山の航空写真
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図 4.5: 主要天域の連続観測可能時間 (airmass < 1.5)

図 4.6: 大気透過率 (10 percentile at Chajnantor)

チャナントール山頂における大気透過率 (計算値) を図 4.6に示す。高度 5640mで乾
燥しているために、既存のサイトでは不可能な観測が TAOでは可能となる。たとえば、
(1) z,J ,H,K と分かれている観測バンドが、TAOでは光学領域から 2.55µmまで連続的
につながり、また (2) 大気の窓は 43µm付近まで開いている。宇宙論的な天体の赤方偏
移を決定するには、光学領域から 2.55µmまで連続的に分光できることのメリットは大
きい。4 3µm付近まで大気の窓が開いていることは、地上からは観測不能であった観測
的研究分野 (水素の純回転遷移線、スターバーストの遠赤外線など) に新たな可能性を与
えるものである。
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第5章 サイト調査の経緯

5.1 現地調査

1999年初めの本プロジェクト開始以来、チリでのいろいろな調査を進めてきた。以下
に、その内容について簡単にまとめる。

第１回「地形調査、天文台訪問」
期間 (チリ滞在日) : 1999/10/10–23
参加者 : 川良、田中、(半田)
協力者 : 中井 直正 (国立天文台)、Angel Otarola (ESO)

• VLT訪問 (C.Cesarsky, ESO 台長、D.Hofstadt, ALMA chief engineerと
会見)

• Atacama調査 (Pampa la Bola平原探索、CBI訪問)

• Co.Quimal調査 (3700m地点まで車で、4000m付近まで登山)

• 在チリ日本大使館訪問 (成田右文 大使、梶本泰代 書記官と会見)

• チリ大学訪問 (M.T.Ruizと会見)

• Las Campanas Office訪問 (M.Phillips副所長と会見)

• Las Campanas天文台訪問 (F.Perez, Magellan Project chief engineerと会
見、Magellan望遠鏡見学)

• Gemini South訪問

• AOC (CTIO) Office訪問 (N.Suntzeffと会見)

第２回「地形調査、天文台訪問」
期間 (チリ滞在日) : 2000/06/28–07/07
参加者 : 川良、田中

協力者 : 阪本 成一 (国立天文台)

• Atacama調査 (Pampa la Bola平原探索)
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• チリ大学訪問 (M.T.Ruiz, J.May, J.Masa, L.Bronfmanと会見)

• 在チリ日本大使館訪問 (梶本泰代 書記官と会見)

• CTIO Office訪問 (A.Walker副所長, N.Suntzeff, B.Gregoryと会見)

• Las Campanas天文台訪問 (S.Shectman, Magellanの光学系設計者と会見、
Magellan望遠鏡見学)

• ESO Office訪問 (A.Otarolaと会見)

第３回「地形調査、衛星気象データWS出席、チリ大学とMoU締結、天文台訪問」

期間 (チリ滞在日) : 2001/05/07–16
参加者 : 吉井、田中、土居

協力者 : Angel Otarola (ESO)

• Atacama調査 (Pampa la Bola平原探索、気象モニター設置場所確認、Co.Honar
登頂)

• チリ大学訪問 (M.T.Ruiz, L.Bronfman と会見　サイト調査に関する MoU
締結)

• AOC Officeにて衛星気象データのWS出席 (A.Erasmus, L.Nyman, 他が
出席)

• CTIO, Gemini South訪問

• Las Campanas天文台訪問 (F.Perez, Magellan Project chief engineerと会
見、Magellan望遠鏡見学)

• ESO訪問 (NTT他を見学)

• ESO Office訪問 (D.Hohstadtと会見)

• 在チリ日本大使館訪問 (成田右文 大使、梶本泰代 書記官と会見)

• Puga訪問 (建設会社)

第４回「気象モニター設置」
期間 (チリ滞在日) : 2001/09/11–17
参加者 : 田中、河野、宮田

• 気象モニター設置 (Co.Chajnantorと Co.Chasconとのサドル地点)

• 周辺の地形調査
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第５回「気象データ回収」
期間 (チリ滞在日) : 2002/02/18–24
参加者 : 河野、宮田

• 気象データ回収 (2001/9–2002/2のデータ)

• 周辺の地形調査

第６回「Chajnantor 登頂、気象データ取得、シーング測定」
期間 (チリ滞在日) : 2002/11/19–12/14
参加者 : 田中、河野、宮田、土居、本原、征矢野

• Chajnantor 登頂 (Ocegtel社の V.Saldana氏、F.Mellado氏が同行)

• 気象データ回収
• シーイングモニタ試験観測
• Magellan 望遠鏡見学

• チリ大学訪問 (M.T. Ruiz, L. Bronfmanと会合)

第７回「シーイング測定」
期間 (チリ滞在日) : 2003/9/30–10/10
参加者 : 土居、本原、征矢野

協力者 : 高遠 徳尚、浦口 史寛 (国立天文台)

• シーイングモニタ 2点同時観測

• チリ大学訪問 (M.T. Ruiz, L. Bronfmanと会合)

第８回「雲モニター設置、気象データ取得」
期間 (チリ滞在日) : 2004/3/2–3/13
参加者 : 吉井 (サンチアゴ)、田中、河野、宮田、征矢野
協力者 : 江澤 元、岩下 浩幸 (国立天文台)

• チリ大学訪問 (L.Bronfman、J.Maza、M.T.Ruizと会合)

• 日本大使館訪問 (小川元 大使、中村和人 書記官、遠藤知庸 書記官と会合)

• 雲モニター設置 (ASTEコンテナ屋根に設置)

• 気象データ回収
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第 9回「チャナントール山山頂アクセス道路敷設準備」
期間 (チリ滞在日) : 2005/2/27–3/4
参加者 : 田中

協力者 : 岩野 久香 (国際航業)、土井 英 (フジタ)
中村 浩樹 (タカラ建設)

• ALMA–OSF (Operation Support Facility) 訪問、waiver formsにサイン

• 道路建設体制及び準備状況の確認
• 現地地形を道路予定ルートに沿っての登山にて調査

5.2 衛星によるチリ北部の気象調査

チリ北部、特にアタカマ高原は地球上で最も乾燥した地域である。水蒸気の吸収に強

く影響されるサブミリ波観測に重点をおくALMAが、アタカマのChajnantor高原に建
設されることになったのは当然であろう。

赤外線性能を重視するTAO望遠鏡では、水蒸気はもとより、サブミリ波観測では問題
とならない氷粒子 (絹雲) の存在が問題になる。つまり、ALMAとは異なる気象調査が要
求される。我々は、1993年 7月から 1999年 9月の期間における気象衛星Meteosat-3及
びGOES-8のデータを解析することにした。この期間には、強いエルニーニョとラニー
ニャが 1回づつ、通常のラニーニャが 1回と弱いエルニーニョが 2回含まれており、長
期の気象変動を調べるのに最適である。データは、東大、米国セロトロロ天文台、ESO
の 3者がそれぞれ購入したものをつなぎ、データ解析は東大とセロトロロ天文台が共同
で気象学者の Erasmusに委託した。
解析は、6.7µm (水蒸気チャンネル) と 10.7µm (赤外チャンネル) のイメージデータ

について行った。既存の天文施設である米国セロトロロ天文台を含むチリ北部地域全域

を解析の対象とし、夜間の晴天率や水蒸気量のマップを作成した。更に、我々が光赤外

線観測の最適地として選定した 2地点を含む 14地点について詳細な解析を行った。その
結果の一部を下に示す。

測光夜 (%) 水蒸気量 (mm) 注

トロロ山 65% 2.2 – 6.5 米国セロトロロ天文台

パラナル山 85% 1.8 – 6.0 ESOパラナル天文台
チャナントール山 70% 0.3 – 1.2 TAO 第 1候補地
キマル山 82% 0.9 – 2.8 TAO 第 2候補地
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測光夜と水蒸気量を組み合わせて考えた場合、TAO設置候補地はいずれも既存の天文
台の観測条件をしのぐことがわかった。我々が心配していた絹雲の出現も、測光夜の割合

にみられるように十分に少ない。TAO第 1候補地であるチャナントール山 (標高 5600m)
の水蒸気量 (mm) の少なさは特筆に値する。水蒸気量が少ないことは、赤外線の大気透
過に優れ、大気の熱雑音が少ないことを意味する。まさに、地上における赤外線観測の

最適地である。

5.3 気象モニタによる地表気象条件のモニタ観測

5.3.1 概要

アタカマサイトの気象条件を調べる事は、望遠鏡建設地を決定する上でも、観測の環

境や建設の条件を知る上でも重要である。これまでも ALMAサイトなどでは活発に気
象データが取られているが、TAO望遠鏡が目指している 5600mでのデータはまだ無い。
そこで TAOグループでは独自の気象モニタを開発し、それによる気象データのモニタ
リングを行っている。気象モニタステーションは 2000年度に完成、三鷹の天文センター
構内に設置し試験運用を行った後、2001年 9月からアタカマサイトに輸送、モニタリン
グを開始している。現在の設置場所は高度 ∼5000mのサドルポイントである。2004年
3月までに 2年以上のデータを取得し解析を行っている。本節ではこの気象モニタ装置
の詳細と、得られたデータについて述べる。

5.3.2 気象モニタ装置

TAO用気象モニター装置は温度/湿度/風向風速/赤外放射量などを記録できる装置で
ある。データは 10secを単位として測定され、60測定毎に平均演算などなされたあとロ
ガー装置 (CR10X1) に自動的に保存されてゆく。なお、ロガーや各測定器は太陽電池と
蓄電池によって駆動するようになっている。

図 5.1にモニタ装置の写真をのせる。
データの読みだしはシリアルケーブル経由でノートパソコンを用いて行う。

気象装置は三鷹で仮運用を行った後、2001年 9月にアタカマサイトに輸送しモニタを
開始している。現在はパンパラボラのサドルポイントに設置している (表 5.2参照)。
この設置場所は Cerro Chajnantorと Cerro Chasconのちょうど間にあたる領域であ

る。この場所には国立天文台ALMAグループが気象モニタを設置している。このALMA
グループのデータと我々のデータはほぼ同じ量を測定することになるので、データを比
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較検討することで両者の相対較正が可能となる。このように相対較正をおこなっておけ

ば、後に我々のモニタ装置を別の場所に移設した後でも、両者のデータを精度良く比較

することができる。2点のデータを同時に取得できれば、大気の逆転層の振舞を調べる
事ができ、天候の状況を知る上で非常に重要な情報となりうる。

5.3.3 データ解析と結果

データの回収はこれまで 4回に渡って行っており、28ヶ月間のデータについて解析が
完了している。ここではこのうち、温度・湿度・風速 (平均/最大) および絶対水蒸気量
の変動についてまとめる。

データ解析は以下の手順で行った。まずデータを 1月毎に分割する。この 1月の範囲
で毎日同じ時刻に得られたデータ値のmedian (中央値) を求め、これがその月の典型的
な日変化だと考える。ここで時間としてはチリ標準時を用い、サマータイムは考えない。

なお、絶対水蒸気量は直接の測定値ではないが、温度・湿度の測定から計算して求めて

いる。

表 5.3 は月ごとの測定値の時間変動をまとめたものである。なお、同じ月に対して 2
回以上測定がある場合は、その平均を記載した。

図 5.2, 5.3, 5.4, 5.5は各季節での気象条件の日変化および風速のヒストグラムである。

図 5.1: 気象モニタ装置全景
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各月のデータは 2004年 3月のデータ回収の時点で最も新しいデータを示してある。

西暦年 年

1/1からの換算日 日

時刻 時分

赤外放射量 平均値 kW/m2

赤外放射計ドーム温度 平均値 ◦C
赤外放射計本体温度 平均値 ◦C

赤外放射量 補正後の平均値 kW/m2

風速 平均 m/s
風向 ベクトル平均 ◦

風速 最大 m/s
最大風速の時間 時分

気温 平均値 ◦C
湿度 平均値 %
気圧 平均値 hPa

蓄電池電圧 平均値 V
ロガー温度 平均値 ◦C

表 5.1: 測定値一覧

西経 67.7196◦ GPSによる
南緯 23.001◦ GPSによる
高度 ∼5000m 地図からの推定

表 5.2: 設置場所
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気温 [C]

月 12:00 18:00 24:00 30:00

1 7.60 4.29 -2.11 -3.61
2 7.45 3.86 -1.32 -2.33
3 8.09 3.44 -0.69 -1.57
4 5.05 0.49 -2.90 -3.17
5 0.96 -2.69 -4.50 -4.70
6 0.62 -3.60 -4.97 -5.23
7 -2.67 -5.70 -7.38 -7.86
8 0.22 -3.92 -6.46 -6.90
9 1.19 -2.26 -5.43 -6.03

10 4.75 1.70 -4.13 -4.37
11 6.68 3.34 -2.89 -3.85
12 6.65 4.20 -2.06 -3.87

湿度 [%]

月 12:00 18:00 24:00 30:00

1 19.57 29.46 60.92 55.60
2 19.98 43.70 76.50 54.12
3 26.66 48.30 66.25 54.38
4 11.13 23.27 31.00 18.79
5 19.62 40.35 32.94 33.27
6 11.30 21.33 15.15 13.63
7 23.15 31.70 32.21 22.79
8 9.58 16.87 17.36 14.60
9 8.77 15.47 14.97 11.80

10 8.50 15.35 23.74 14.82
11 8.48 14.05 21.12 12.99
12 10.61 16.75 32.12 21.09

気圧 [hPa]

月 12:00 18:00 24:00 30:00

1 565.1 564.5 565.5 564.6
2 565.5 564.6 565.7 564.8
3 565.8 565.0 566.0 565.0
4 565.2 564.6 565.3 564.4
5 565.3 564.5 565.0 564.2
6 565.3 564.6 565.1 564.0
7 563.6 563.2 563.7 562.5
8 564.5 563.7 564.4 563.4
9 564.1 563.7 564.0 562.9

10 564.8 564.3 564.8 564.0
11 564.7 564.1 565.1 564.1
12 564.6 564.2 565.0 564.0

水蒸気量 [g/cc]

月 12:00 18:00 24:00 30:00

1 1.68 2.11 2.56 1.94
2 1.72 2.68 3.17 2.08
3 2.37 3.10 3.03 2.31
4 0.74 1.17 1.10 0.69
5 1.13 1.42 1.17 1.16
6 0.53 0.79 0.49 0.46
7 0.75 1.03 0.82 0.62
8 0.50 0.66 0.52 0.43
9 0.47 0.65 0.49 0.36

10 0.61 0.86 0.86 0.48
11 0.59 0.86 0.80 0.50
12 0.75 1.09 1.23 0.72

風速 [5minの平均 m/s]

月 12:00 18:00 24:00 30:00

1 6.74 10.82 2.41 2.56
2 5.94 10.63 1.99 2.30
3 5.33 9.48 2.18 1.92
4 6.14 8.71 3.12 3.35
5 6.25 7.61 4.69 4.66
6 6.16 6.15 4.68 4.83
7 6.52 7.46 4.36 5.73
8 6.54 8.27 4.35 4.53
9 7.29 9.32 4.76 5.28

10 7.68 10.30 3.30 3.31
11 7.91 11.18 3.04 2.93
12 7.27 10.89 2.27 2.27

風速 [瞬間最大 m/s]

月 12:00 18:00 24:00 30:00

1 10.44 13.31 3.63 3.09
2 8.97 13.18 2.90 3.01
3 8.88 12.00 3.13 2.71
4 11.03 11.09 5.07 5.06
5 11.95 11.10 8.82 8.70
6 10.00 8.59 8.36 7.91
7 12.04 11.15 9.50 10.23
8 11.48 11.09 6.63 8.61
9 12.87 12.29 7.40 8.98

10 11.76 12.85 4.70 4.36
11 11.51 13.83 4.06 3.66
12 11.43 13.79 3.42 3.10

表 5.3: 測定値一覧
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図 5.2: 気象データの日変化の例 (夏期:12、1、2月)
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図 5.3: 気象データの日変化の例 (秋期:3、4、5月)
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図 5.4: 気象データの日変化の例 (冬期:6、7、8月)
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図 5.5: 気象データの日変化の例 (春期:9、10、11月)
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データの解釈

• 気温
気温は日中山形に上がり、夜間はほぼ一定値という変動を示す。この形はどの月も

ほぼおなじように見える。夜間の温度は冬期で −5◦C から −8◦C 、夏期で −1◦C
から −4◦C 程度である。

• 湿度/水蒸気量
湿度は年間を通じて日中は低く夜間に上昇すると言う傾向が見られる。しかしなが

ら水蒸気量の変化ではこのような傾向は見られないので、これは温度の変化による

ものだと思われる。

水蒸気量は冬から春にかけてが最も値が小さく、8―9月ではメディアン値で 0.4g/cc
を切る状態が続く。逆に夏期の 2,3月頃は水蒸気量が高く、湿度も 70%を越える
ことが多い。これはいわゆるボリビアンウインターの影響であると思われる。

• 風速
平均風速は午後から前半夜最初にかけて大きくなり (∼10m/s)、あとは小さい
(∼5m/s) という傾向をもつ。この傾向はどの月でもあまり大きくは変わらない
が、8–10月は夜間の風速が少しだけ高いようである。逆にボリビアンウインター
の影響を受けている 1–2月は風速は小さくなっている。

最大風速の変化は平均風速の変化とほぼ同様である。8–10月が最も風の強い時期
であり、25m/sを越えるような風が吹く日が何度かある。それ以外の時期では最
大風速は概ね 15―20m/sである。
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5.4 赤外雲モニタによる雲量のモニタ観測

5.4.1 概要

2003 年までに行った衛星画像の解析や気象モニタ装置よるモニタ測定によって、ア
タカマサイトの気象条件についてはかなり明らかになって来ている。気象衛星の画像か

らはグローバルな雲の挙動が明らかになっており、チャナントール山周辺では測光夜が

70%を越すことがあきらかになって来た。また、気象モニタのデータからは、特に 9―11
月の春期にかけて気象条件に非常に恵まれ、地表水蒸気量の medianで 0.5g/ccを切る
状態が続くことが分かっている。これらは、アタカマ/チャナントール山が赤外観測に非
常に適したサイトであることを示している。

しかしながら、これまでの気象調査は衛星や地表データを元にしたものであり、山に

ローカルに湧き出すような低層の雲については状況がつかめていなかった。そこで我々

TAOグループは 2004年から、中間赤外線での全天雲モニタ装置を製作し、それによる
雲量のモニタ観測をスタートさせた。このモニタ装置はMAGNUM望遠鏡用の雲モニ
タをベースに開発したものであり、日中を含む常時、雲の量をモニタできるものである。

カメラは市販の中間赤外カメラを用いており、観測波長は 8―12µmである。モニタは
ASTEサイトに設置され、ASTEの観測時の気象状況監視にも利用されている。
モニタ装置は 2003年に開発され、東大木曽観測所などで試験を行った後、2004年 3

月にアタカマに設置、運用を行っている。これまでに、約 2カ月分のデータの取得/解析
を終えており、τ で 0.05レベルの雲まで充分に検出できることが明らかになっている。
本節では、この雲モニタ装置の性能や得られた画像について述べる。

図 5.6: 雲モニタ写真。後ろはチャナントール山。
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5.4.2 雲モニタ装置

TAO赤外雲モニタ装置は、熱赤外線による全天モニタ観測を行う装置である。この装
置は、MAGNUM望遠鏡用の赤外雲モニタ装置をベースに開発を行ったものであり、日
中を含む常時、雲の量をモニタできるようになっている。システムの諸元を表 5.4にま
とめておく。装置は大きく分けて、全天カメラ部分と制御用計算機からなっている。装

置のブロックダイアグラムを図 5.7に示す。
雲モニタ装置は 2004年 3月に、アタカマ/パンパラボラ高地の ASTEサイトに設置

され運用されている。全天カメラ部は ASTE 望遠鏡脇の荷物用コンテナの上に、制御
計算機はコンテナ内の防塵箱内にそれぞれ設置されている。電源やネットワーク環境は

ASTEの物を利用している。
画像は 5分に一度取得され、自動簡易解析を行った後、解析後データとしてシステム

コントローラ PCのハードディスク上に保存される。これに加えて、オフラインでの詳
細解析に使うため、生データを 30分に一度ハードディスク上に残している。データの発
生レートは 1.5Mbyte/hourである。コントローラ PCは ASTEネットワークに接続さ
れており、オンライン解析されたデータはWEBを通じてASTEネットワークに配信さ
れている。

設置場所 アタカマ/ASTEサイト 標高 ∼5000m

視野 天頂角 10-70◦ ただし天頂に対して約 10◦ 傾斜
チャナントール山山頂を含む

分解能 1pix∼0.8度
観測波長 8―12µm カメラ感度による
モニタ期間 2004/03/09 -

データ取得レート 1枚/5分 うち 6枚に一度は RAWデータ
も保存

データ発生レート 1.5Mbyte/hour

全天鏡 カセグレンタイプ全天鏡 (国立天
文台)

入射窓 φ40タイプ

入射窓 Ge φ40mm t3mm 表面 DLCコート 裏面 反射防止
コート

カメラ AVION製 IR-30 感度波長域 8-12µm
アナログ ビデオ出力
RS232C経由で制御

温度計 OMRON製 E5GN RS485経由で制御
温度センサー プラチナ抵抗 x2 測定範囲 -200-850◦C
参照光源 銅ブロック (黒色塗装)

制御 PC Linux計算機 Vine Linux

画像取込ボード GV-BCTV5/PCI (I/Oデータ) Video4Linuxで制御

表 5.4: 雲モニタ諸元
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図 5.7: 雲モニタブロックダイアグラム

図 5.8: 得られた雲画像の例 (生画像)
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5.4.3 データ解析

この雲モニタシステムで得られた画像データは雲からの赤外線放射の他、鏡、窓、レ

ンズといった光学系からの放射を含んでいる。また、カメラは内部較正システムを持た

ないので、周囲環境によって出力レベルが変動してしまう。雲からの放射量を正確に測

定するためには、このような要素を解析によって取り除く必要がある。

本雲モニタは視野内に黒体の参照光源を持ち、空の画像と同時にその明るさを測定す

るようになっている。参照光源の明るさはその温度 (非制御) を測定することで計算でき
るので、参照光源の測定値を用いればカメラの出力変動はキャンセルすることが可能に

なる。また、代表的な快晴画像を集めて快晴時の代表画像を作成し、光学系温度を補正

した上でこれを得られた画像から差し引けば、光学系からの赤外放射も除去することが

可能である。さらに雲の温度をカメラ温度と同じであると仮定することで、得られた赤

外線画像から雲量 τ のマップを作成することができる。

具体的な解析手順は以下の通りである。

1. ゲインを変えて取った 7枚の画像を重ね合わせて 1枚の画像にする。これは参照
光源と空の明るさの比が大きく (> 1000)、普通の画像取得だけではダイナミック
レンジが不足し充分な精度の測定が行えないため。

2. 参照光源の明るさと温度を測定。温度から理想的には明るさが幾らになるかを計算
し、測定された明るさとの差を求める。これがカメラのバイアス変動と考え画像か

ら引き算する。

3. カメラシステム温度を元に画像を規格化する。これによって画像は “カメラ温度で
の放射率”を表す量になる。

4. 同様に解析した快晴画像を差し引く。差し引きによって光学系からの放射がキャン
セルされる。

5. 画像の不要な部分にマスクをかける。

解析の例として、快晴の場合とうす曇りの場合の τ マップ画像を図 5.9に示す。

5.4.4 解析結果

雲のモニタ観測は 2004年 3月にスタートしているが、3-4月にかけては現地の電源ト
ラブル他でモニタが行われておらず、充分なデータが得られているのは 2004年 5月以降
である。ここでは、2004年 5月と 6月のデータを解析した結果を示す。
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図 5.9: 雲画像の解析結果の例 (左=快晴、右=うす曇り)

τ の時間変動の様子を各方向で調べるため、得られた τ マップを天頂と高さ 3×方向
4の計 13領域 (表 5.5参照) に分けてその値を調べた。13領域のうち、天頂および NE
低、NW低、SE低、SW低の 4領域、計 5領域の変動の様子を図 5.10に示す。なお領
域のうち、SW低領域はチャナントール山を含む方向である。

τ の変動は大きく分けて、一日周期の弱い変動と、ときどき起きる大きな変化からなっ

名前 方向 天頂角

天頂 全方向 < 25◦

NE高 北東方向 (画面左下) 25 – 40◦

NE中 北東方向 (画面左下) 40 – 55◦

NE低 北東方向 (画面左下) 55 – 70◦

NW高 北西方向 (画面右下) 25 – 40◦

NW中 北西方向 (画面右下) 40 – 55◦

NW低 北西方向 (画面右下) 55 – 70◦

SE高 南東方向 (画面左上) 25 – 40◦

SE中 南東方向 (画面左上) 40 – 55◦

SE低 南東方向 (画面左上) 55 – 70◦

SW高 南西方向 (画面右上) 25 – 40◦

SW中 南西方向 (画面右上) 40 – 55◦

SW低 南西方向 (画面右上) 55 – 70◦

表 5.5: 雲モニタ解析の領域
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図 5.10: τ の時間変動 (天頂、NE低、NW低、SE低、SW低)
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領域 2004/05 2004/06
快晴 (τ < 5%) 晴れ (τ < 10%) 快晴 (τ < 5%) 晴れ (τ < 10%)

天頂 87% 90% 94% 97%
NE低 86% 91% 87% 97%
NW低 85% 89% 95% 96%
SW低 82% 85% 94% 95%

SE低 85% 89% 93% 96%

表 5.6: 雲モニタの測定による晴れの割合

ている。このうち前者の日変化は、光学系の温度変化など解析で落とし切れなかった成

分であり、後者が実際の雲からの放射による成分だと考えている。このデータから、本

モニタ観測によって、τ∼5%の雲ならば充分に検出できていることが分かる。
グラフから、τ の時間変動の様子は方向で大きくは違っておらず、一次近似的には方

向に強く依存しない事が分かる。しかしながら、より詳細に見ると、北側のデータ (パネ
ル上から 2、3枚目) は天頂のデータ (黒線) よりも曇の場合にやや小さめであることが
多い。逆に南側では (パネル上から 4、5枚目)、曇の場合に天頂よりも τ が少し大きい

傾向が見られる。

これを詳しく見るために、天頂での τ と他の領域での τ の相関を取ってみる (図 5.11)。
図より、南側、特に SW側で τ が大きいデータが多いことが分かる。SW領域はチャナ

ントール山方向にあたっており、これらの結果は、チャナントール山上空で起きている、

ローカルな雲の湧き出しを捕らえたものだと思われる。

このようなローカルな雲の湧き出しがどの位の頻度で起きているかを調べるために、各

領域での雲量の統計量を計測した。表 5.6は、各場所での τ の出現割合をまとめたもの

である。

SW側では相対的に晴れの割合が低下しており、天頂に比べて約 5%ほど晴れの割合が
低い。すなわち、天頂で晴れであってもチャナントール山上空にだけローカルに雲があ

る割合は、この期間ではせいぜい 5%程度であると言える。
5%という値自身は問題になるような量ではなく、この結果からはチャナントール山で

雲が湧き出す現象が観測に大きな影響を与えるとは考えられない。ただし、この雲の湧

き出し現象は季節によって大きく異なることも予想される。今後も引続きモニタを進め、

年間を通じた雲の湧き出し割合を調査する必要がある。
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図 5.11: 天頂での τ と、NE低/NW低/SE低/SW低の各領域での τ との相関
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5.5 シーイングモニタ

5.5.1 概要

サイトの決定にあたり重要なことの一つに、星のイメージサイズ、いわゆるシーイン

グサイズがあげられる。天体 (点源) からの光は、地球の大気外ではほぼ理想的な平面波
として入射するが、大気を通って来る間に波面が歪められ、望遠鏡を通って検出器の上

に結像した際には、望遠鏡の収差を別にしても、理想的な点源像よりも広がって測定さ

れる。この波面の歪みはある狭い視野範囲であれば高速に変形する反射鏡などを使って

補正可能である (Adaptive Optics: AO) が、もともとの歪みの量が少ないほど、より広
い視野範囲あるいはより短周期の (短波長の光の) 変動に対応できるので、AOを用いる
場合でも、望遠鏡の位置決定の際にはシーングサイズの良い場所を選ぶ必要がある。

このような測定は本来は像の回折限界がシーイングサイズよりも小さい望遠鏡、つま

りある程度大きい口径の望遠鏡を良い性能でトラッキングしなければならない。しかし

例えば 0.′′1 の回折限界を得るために必要な望遠鏡の口径は 1m 程度となり、性能良い
トラッキングのできる設置も含めると大規模な装置となってしまう。そこで、シーイン

グ測定に特化した必要最小限の規模の装置として近年良く用いられているのが DIMM
(Differential Image Motion Monitor) である。もともとは ESO のグループによって
提案され (Sarazin, M. Roddier, F., “The ESO differential image motion monitor”,
1990, Astron.Astrophy., 227, 294–300)、現在ではいくつもの天文台で各夜のシーイン
グの評価に用いられている。

DIMMは、望遠鏡の先端に口径 d = 5 ∼ 10cmの開口を s = 10 ∼ 20cmの間隔で 2
個開け、それぞれの開口を通って入る光を、CCD検出器の上に横に並べて結像するよう
にしたもので、それぞれの像の重心を高速 (∼ 1/1000sec 露出) で測定する。二つの像
の重心の相対位置を測ることで、間隔 sだけ離れたところでの波面のずれが測定できる。

つまり、重心位置の平均的な移動量の差を調べることにより、間隔 sでの波面の乱れ具

合が統計的にわかる。一方、大気の波面を乱すもとになっている大気のゆらぎはコルモ

ゴロフ乱流のモデルでよく近似され、大きなスケールと小さなスケールの間に良い相関

があるとされている。そこで、このモデルを用いることで、20cm程度の間隔で測定され
たデータから口径 6.5mといった大型の開口を使った場合のシーイングも計算によって
推測可能となるのである。
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5.5.2 東大シーイングモニタ

我々は国立天文台の高遠グループと共同で TAO サイト調査用 DIMM を開発した

(Motohara, K., et al., “University of Tokyo DIMM: a portable DIMM for site testing
at Atacama”, 2004, Proc. SPIE, 5382, 648)。この DIMMは、東京大学と国立天文台
ハワイ観測所にそれぞれ各 1台ずつ配置されている。
望遠鏡には Meade 社の 30cm シュミットカセグレンを用いる。この望遠鏡は最低 1

人でも組み立てが可能で、携帯性に優れているとともに、RS-232C接続によって PCか
らの制御が可能であるという特長をもつ。開口については、φ80mmの開口 2個を、約
200mm離して直交して 2組設ける。これによって、将来的には上空の風向/風速の情報
も得られることを目標としている。開口には 8mm厚の BK7の基板を置き、基板の両面
が 40秒角だけ傾くようにウエッジをかける。これにより、一つの星の像が、ほぼ一辺が
30秒角の正方形の位置に、4つの像として取得される。
検出器としては電子シャッターのある、1msec以下の露出の可能なCCDカメラを用い

る。東大で 4機種の評価を行い、最も性能の良かったワテック社の Neptune100という
CCDカメラを用いることとした。CCDからのアナログビデオ出力はデータ取得用 PC
のビデオキャプチャボード経由で取り込まれ、重心検出を行い、シーイングを算出する。

また、バックアップのためビデオ出力は別にデジタルビデオカメラで録画する。

データ取得 PCは省電力マザーボード (EPIA-E533 / VIA Technologies社) を搭載
したDC12Vで駆動可能なものを用いる。これにより、自動車用バッテリで丸 1晩以上の
観測が可能となる。アタカマのような孤立した場所では商用の電源は期待できないため、

この特性が観測効率を左右する非常に大きな要素となる。データ取得 PCはVine Linux
を搭載し、Video4Linuxライブラリを用いてビデオキャプチャボードから画像を取得す
る。シーイング測定ソフトウェアは全く新規に開発した。

図 5.12にシステム構成を、図 5.13にシステム全景を、表 5.7に諸パラメータをしめす。

5.5.3 試験観測

アタカマでの本観測を開始する前に、以下の試験観測を実施した。

• 三鷹試験観測 (2002/10/28–29)
基本動作を確認するための観測を行う。ソフトウェアに問題がいくつか見付かった

ものの、重大な問題は無いと判断。

• チリ/アタカマ試験観測 (2002/11/30–12/4)
アタカマの標高 5000m付近、TAO気象モニタ脇での試験観測。本観測と同じ条
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件での観測を行い、問題を洗い出すのを目的とする。この観測から以下の問題が浮

き上がってきた。

– 風による振動：アタカマでは常に西風が吹き付けており、これによる振動が

大きすぎて安定して正確なシーイングの測定ができない。また、これに関連

してメモリ管理のバグのためにソフトウェアが不安定になってすぐに異常終

了ししまう問題も明らかになった。

• マウナケア試験観測 (2003/3/17–19)
我々のDIMMシステムが示すシーイング値の絶対キャリブレーションを行うため、

Linux PC

Video Capture 
Board

CCD

Telescope

Wedge

Splitter

Video Recorder

15V Power Supply
(Battery)

図 5.12: シーイングモニタのシステム概略

アパーチャー口径 74mm
アパーチャー数 4
アパーチャー間隔 205mm
ピクセルスケール 0.′′67 × 0.′′63
観測波長 5500Å
限界等級 ∼1.5等 (1msec 露出時)

データ取得 PC Storm Squid mini
OS Vine Linux 2.6
画像取込ボード VA1000Lite (AOpen) + Video4Linux

表 5.7: シーイングモニタ諸元
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図 5.13: シーイングモニタをセットアップしたところ (アタカマにて)

図 5.14: マウナケア山頂での試験観測の様子

国立天文台ハワイ観測所の旧型DIMMとの同時観測をマウナケア山頂のすばる望
遠鏡脇にて行った。この結果、以下の問題が判明した。

– インターレース問題：用いている CCDがインターレース方式であるために、
時間が 1/60sec離れた 2つのフレームが同一フレームの奇偶列にそれぞれ格
納されている。これを単一のフレームとして扱っていたために、実効的な星

像の位置がなまされて相対位置の揺らぎが小さくなり、実際のシーイングよ

りも良い値を返していることが判明。
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5.5.4 アタカマ本観測

以上の試験観測で明らかになった問題を解決した上で、2003年 10月上旬にTAOのア
タカマでの本観測を行った (Uraguchi, F. et al., “Simultaneous seeing measurements
at Atacama”, 2004, Proc. SPIE, 5489, 218)。この観測は、アタカマの多地点のシーイ
ング測定を行うだけでなく、国立天文台ハワイ観測所の高遠グループの協力のもとに東

京大学とハワイ観測所の同型のDIMMによる同時観測を行い、各地点の相対シーイング
を測定することを目的としていた。

測定地点

測定点は図 5.15に示した 3地点で、いずれかの 2地点の同時測定を行った。

• TAO気象モニタ設置場所 (以下「気象モニタ」と呼ぶ : 4950m)
アタカマの平原部のサンプルとして測定を行う。

• チコ山山頂 (「チコ山頂」: 5150m)
コーネル大のグループが以前測定を行っており、非常に良いシーイングの値を出し

図 5.15: アタカマでのシーイング測定地点
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ている。彼らの結果との比較という意味でも測定を行うべき地点

• トコ山中腹 (「トコ山腹」: 5430m)
標高が 5430mと、非常に高い。山頂ではないので接地境界層の影響が心配される
が、Chajnantor山頂にもっとも近い条件の地点。これまでここまで高い地点での
シーイング測定の報告はないので、ここで測定すれば世界でもっとも高い地点での

シーイング測定となる。

測定結果と議論

測定は 2003/10/4–10/7の 3夜に渡って行った。図 5.16、5.17、5.18に結果を示す。
この結果から、以下のことが読みとれる。

• 気象モニタ脇について
気象モニタ横の地点は周辺のピークに比べて (気象条件にもよるが) シーイングが
かなり悪いと見られる。Chicoで 0.′′4を記録していたときに 4′′ 近くにまで悪化
していたのは驚きだった。これはチャスコン山とチャナントール山の地表が放射冷

却で冷え、それによって生じた重い空気が山肌を流れ落ちて (下降流) 気象モニタ
周囲に流れ込んで乱流を起こしているのではないかと推測される。

• チコ山頂とトコ山腹
高度が上がると上空の強い西風によって生じる接地境界層の乱流でシーイングが

悪くなるのではないかと心配していたが、その逆に高度が上がるほどシーイングが

良くなるという測定結果が出た。測定は前半夜 1回のみに限定されており今後も
データを蓄積していく必要があるものの、これは、標高が上がるにつれてシーイン

グも良くなる可能性を示唆している。

• 測定値についてDIMMによる測定値は大気乱流がKolomogrov乱流であると仮定
している。しかし、大口径の望遠鏡ではこの仮定が成り立たなくなり、一般的には

DIMMによるシーイングよりも小さい値となることから、実際の望遠鏡で測定さ
れるシーイングは今回の値よりもさらに良いと予想される。

すなわち、チャナントール山頂は

– ベストシーイングが可視で 0.′′4を十分に切る

– 通常でも可視で 0.′′6程度が期待できる可能性がある

など、マウナケア山頂に勝とも劣らないシーイングを持っている可能性が示された。
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図 5.16: 2003/10/4の測定結果。左が時間変動、右がヒストグラム。黒実線が気象モニタ脇、青
点線がチコ山頂の値である。

図 5.17: 2003/10/5の測定結果。黒実線がトコ山腹、青点線がチコ山頂の値である。
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図 5.18: 2003/10/7の測定結果。黒実線がトコ山腹、青点線がチコ山頂の値である。

5.6 今後の予定

現在、チャナントール山頂へのアクセス道路の建設を進めており、2005年中に完成す
る予定である。その完成後、気象モニタ、雲モニタ、シーイングモニタを山頂に移設し

て本格的なサイト調査を開始する予定としている。
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図 5.19: シーイングモニター装置を候補地へ搬入する途中で。アタカマ高原は草木１本
見られぬほどの乾燥地帯だ。
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第6章 望遠鏡

6.1 望遠鏡の基本仕様

6.1.1 背景

現在、建設中まで含めて 6m超級の光赤外望遠鏡は 17台もあり1、これらのすべてが

2005年までに科学運用を開始することになっている。米国では、2015年頃を目指して
30m級の光赤外望遠鏡計画が進行中であり、2020年頃には 50–100m級の光赤外望遠鏡の
建設が予想されている。すばる級の口径を持つ光赤外線望遠鏡をスペース天文台として運

用する次世代宇宙望遠鏡 JWSTも 2011年頃の稼働を目指している。20世紀は 8− 10m
光赤外線望遠鏡の出現で幕を閉じたが、望遠鏡革命はまだ端緒についたばかりで、21世
紀初頭は望遠鏡の大型化高性能化が加速されるであろう。こうした時代に口径 4m級以
下の小さな望遠鏡を建設しても、それがMACHOやMAGNUMのような専用望遠鏡で
ない限り世界最先端の教育と研究を行うことは難しいであろう。我々は、最先端の教育

と研究を維持できる最小口径の望遠鏡はMMTやMagellanの口径 6.5mであろうと判
断した。Magellan 2 望遠鏡は、望遠鏡とドームを合わせた値段が約 30M米ドルであり、
Geminiなど 8m望遠鏡の価格 100M米ドルに比べて、かなり割安であり、かつ構造も単
純であり比較的小さなグループでも製作可能な大望遠鏡である。我々は、Magellan望遠
鏡に修正を加えて、赤外線の感度では世界最高性能の望遠鏡を建設することにした。

6.1.2 望遠鏡の概要

TAO望遠鏡とMagellan望遠鏡の違いは、前者が 5000m級の高地で運用されること
と赤外線観測に最適化されていることである。表 6.1に両者の主たる違いを示す。
望遠鏡や地球大気 (特に水蒸気) からの放射を最小にするために、主鏡を銀コーティン

グし、高度 5600mのチャナントール山頂に望遠鏡を設置する。構造の簡素化、および酸
素が希薄な高度での科学運用の負担を軽減するために、単一の副鏡とし、副鏡の交換は

1すばる、Keck (×2)、Gemini (×2)、VLT (×4)、Magellan (×2)、MMT、GTC、LBT、HET、SALT、
BTA
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考えない。

MMT用にアリゾナ大で開発中の f/15可変型副鏡を採用し、補償光学技術による回折
限界での観測を行う。従来の補償光学系では、5–6枚のミラーが必要であるが冷却が難
しく、増大した熱雑音のために感度が思うように向上しない。一方、可変副鏡による補

償光学系では、ミラーを追加する必要がないため、分解能が向上した分だけ感度が向上

し、観測能率が従来型の数倍に達する。本可変鏡は、アクチュエータで駆動するために

移動距離が長く、振動副鏡としての使用も可能である。また、レーザーガイド星を使い、

TAO Magellan

最適化波長 赤外線 光学
主鏡 6.5m f/1.25 Ag coating Al coating
副鏡 f/15 deformable f/5, 11, 15
光学最大視野 30′φ 60 ′φ
高度 5600m 2700m
Photometric nights/yr 260 220
Precipitable water 0.4mm 10%tile ∼2mm冬

表 6.1: TAOとMagellanの比較

図 6.1: TAO望遠鏡 (予想図)
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補償光学の有効天域をほぼ全天に拡大する。広視野補償光学系に関しても、可変型副鏡

の共役点は地表付近にあるので、上空の撹乱層の高度を共役点とする可変鏡を追加する

だけでよいという利点がある。

6.2 マジェラン望遠鏡

TAO望遠鏡と同一口径の望遠鏡として、チリ共和国内に設置されているマジェラン望
遠鏡がある。そのデザインは TAOを設計する上で大いに参考になるものであり、かつ、
参考にすべきものでもある。そこで、ここではマジェラン望遠鏡について多少詳しく紹

介する。

カーネギー天文台とアリゾナ大学が始めたマジェラン計画では、口径 6.5mの光赤外望
遠鏡をチリのラスカンパナス天文台のなかに一台建設する予定であった。その後、3大
学の参加により計画が拡大し、6.5m光赤外望遠鏡を 2台建設することになった。マジェ
ランコンソーシアムでの出資比率は、カーネギー天文台 50%、ハーバード大学 20%、ア
リゾナ大学 10%、ミシガン大学 10%、MIT 10%となっており、ホスト国 (チリ) への分
配 10%を除く 90%の観測時間は、出資比率に応じて分配される。マジェラン望遠鏡は、
2台で約 0.7億米ドル (約 88億円) と安価であること、比較的小規模のグループで建設
運用が可能であること、望遠鏡そのものの構造が簡単で高地における建設が可能である

こと、などの観点から TAO望遠鏡のモデルとして採用されることになった。

図 6.2にマジェラン望遠鏡の組み立て図を示す。主鏡は、アリゾナ大ミラーラボで開
発製作された F/1.25ハネカム鏡 (オハラ社 E6 BSCガラス) で、自重を支えるのに十
分な厚み (外周厚み 71cm、内周厚み 39cm) を持ちながら、重量は 7.7トンと超軽量で
ある。光学形状は Classical Cassegrainであるが、副鏡と組み合わせてGregorian焦点
(合成 F/11) を作り、視野 40分にわたり平坦な焦点面を実現している。赤外線副鏡とし
ては振動型の SiC鏡が計画されていたが、開発のメドが立たず中止された。焦点として
は、Gregorian Nasmyth焦点２つ、“folded port”焦点３つ、Cassegrain焦点１つ (赤
外線用) の合計６つが使用可能である。

架台は、カーネギー天文台と L&F社が中心になって開発したもので、Tripod Diskと
いう構造を採用した。これは、伝統的な Fork型 (固有振動が低く不安定) と ALT-AZ
Disk 型 (安定だが Elevation Disk が大きく製作が困難) の中間型と言うべきものであ
る。床面から Tripod Diskを出すことで、Elevation Diskの直径を小さくして製作を容
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易にすると同時に安定な構造 (固有振動 10Hz) を実現した。望遠鏡の回転部分の総重量
は 127トン (Azimuthシステム回転 52トン、OSS2システム回転 75トン) である。駆
動角速度は、Azimuth slew rate = 2◦/sec (0.1◦/sec2)、Elevation slew rate = 1◦/sec
(0.1◦/sec2)である。指向精度は、1◦offsetに対し 0.′′1 (rms)、10◦offsetに対し 1′′(rms)、
任意からの offset (全天) 対し 2′′(rms)である。

図 6.3に示すように、温度制御は望遠鏡とドームで行う。望遠鏡の構造中や主鏡/セル
中を空気が流れる。ドームの表面積の 25%は換気用のルーバーに覆われている。無風の
場合は、ファンを用いて強制換気を行う。1◦C/hourの外気温度の変化に追随することを
目標としている。表 6.2に operation conditionと survival conditionをまとめる。

図 6.2: マジェラン望遠鏡

2optical support system (Elevation Disk と一緒に回転する光学支持部)
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図 6.3: マジェラン望遠鏡とドーム

Operating Surviving

風速 最大瞬間風速 22m/sec、望
遠鏡表面 6.6m/sec

望遠鏡表面 22m/sec

外気温 −9 ∼ 27◦C −18 ∼ 38◦C
湿度 95% 100%
地震 0.4G 水平 0.4G 水平

表 6.2: Operating and Survival Conditions
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6.3 望遠鏡光学系

TAO望遠鏡はMagellan望遠鏡を元にした望遠鏡であり、ベースとなる主鏡や構造な
どはMagellanで確立された技術を利用する。その一方で、TAO望遠鏡はこれまでで最
高高度の地点に設置されるなど、独自性の高い望遠鏡であり、そのメリットを最大限に

活かす設計が必要である。

この章では TAO望遠鏡の光学系仕様について、パラメータ選択の理由から設計案ま
でについて解説する。

6.3.1 TAO望遠鏡光学系の概念設計

目指すべき方向

TAO望遠鏡の光学系を検討する場合に、重要視すべき要素は以下の 3点である。

• 赤外線での観測に最適化された望遠鏡
TAO望遠鏡は 5600mの高山の山頂に設置される。この高度では赤外域における
大気の吸収が影響が小さくなるので、普通の地上望遠鏡からでは観測できないよう

な波長域も観測できる。また、熱赤外域でも大気放射が少なくなることから、高感

度の観測が可能になる。これらの特徴は、TAO望遠鏡が赤外観測について大きな
優位性を持っている事を示しており、これを活かすように望遠鏡光学系は設計され

るべきである。

また、近年赤外域では、補償光学の利用が進んでおり、中間赤外を含めた広い波長

でその有効性が指摘されている。赤外線望遠鏡である TAO望遠鏡でもこの補償光
学の導入を前提にして望遠鏡を検討すべきである。

• 広視野の望遠鏡
観測効率をあげて望遠鏡を有効に利用するには、視野をできるだけ広く取ることが

望ましい。Magellan望遠鏡はこの事を念頭に置いた設計をしており、TAOの光
学系もその利点をできるかぎり活かした設計にするべきである。

• シンプルでメンテナンスが少ない望遠鏡
望遠鏡の効率を高め、最大限の成果を上げるためには、安定的に望遠鏡が運用でき

る状態にあることが不可欠である。これには望遠鏡の構造や運用をシンプルにする

必要がある。特に TAO望遠鏡は作業性の極端に悪い高地に設置する上に、運用に
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割ける人員も限られているために、運用に手間がかからないように設計段階から気

をつけておく必要がある。

そのため、望遠鏡光学系としては 1つの副鏡だけを用いるように設計を行う。ま
た、補正系などの切替えもシンプルな動作 (例えば平面ミラーの抜き差しだけ) で
できるようなレイアウトとする。

望遠鏡パラメータの選択

望遠鏡のタイプ I. (Cassegrain/Gregorian)

最初に望遠鏡のタイプを Cassegrain系にするか Gregorian系にするかを考える。
Cassegrain系とGragorian系の利点を収差、実サイズ、補償光学の導入の点から比較

したのが表 6.3である
非点収差・像面湾曲はCassegrainの方が少しだけ量が少ないが、補正はGregorianの方

が楽である。これは普通に補正系を組むとCassegrain系になるので、望遠鏡をGregorian
にした方が収差成分の打ち消しが容易になるからである。非点・像面湾曲は視野を確保

する上で大きな問題になる収差なので、広視野化を考えた場合、Gregorianにするメリッ
トは大きいと思われる。

望遠鏡サイズ/副鏡サイズの観点から見ると、Cassegrainの方が全体のサイズを小さ
くできる分メリットは大きい。このメリットは望遠鏡最終 F値が明るいほど顕著である。
逆に F10かそれ以上暗い望遠鏡光学系を考えると、サイズのメリットはあまり効かなく
なる。

Cassergain Gregorian

コマ収差 同じ

非点収差 少し良い 少し悪い

像面湾曲 少し良い 少し悪い

湾曲の補正 難しい やさしい

軸ずれコマ 同じ

主鏡副鏡間距離 小 大

∼7m (F10の場合) ∼10m (F10の場合)
副鏡サイズ 小 大 (Casの ∼1.2倍)

補償光学 効果小 効果大

表 6.3: Cassegrain系と Gragorian系の比較
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補償光学の効果の点から考えると、CassegrainよりもGregorianの方がメリットが大
きい。これは、Gregorian望遠鏡では、副鏡の主鏡による像が実像として望遠鏡上空に
結び、これがちょうど大気の擾乱層付近にあたるので、擾乱の影響を副鏡による AOで
補償しやすいからである。一方、Cassegrainではこれが虚像になり、地表面よりも上に
共役面はできない。

以上まとめると、広視野化、赤外線性能 (AO性能) の両面から Gregorianの方がメ
リットは大きいと言える。唯一問題になるのは望遠鏡サイズの問題であるが、これは実

際の製作性との兼ね合いもあるので、現時点での判断は難しい。したがって、今検討で

は望遠鏡タイプはGregorianと考えることとする。

望遠鏡のタイプ II. (Classical/Ritchey-Chretien)

望遠鏡のタイプとしてはClassicalな望遠鏡にするのか、Ritchey-Chretien (以下RC)
にするのかを考える。

RCは主鏡副鏡でコマを取り除いてある系であり、同じF値で設計を行う限りClassical
よりも結像性能は良い。しかしながら、RC系は主鏡の形状も Fによって変わってしま
うので、コマを補正できるのは 1つの Fに対してだけであり、他の F値を使うとコマが
発生してしまう。このコマの強さは Fの 3乗に比例する量であり、RCで設定された F
よりも Fが暗い場合に特に影響が顕著である。
さらに、高視野用の補正系を考えると、コマ収差を取るには像面から離れた位置にもパ

ワーを持つ光学エレメントを置く必要が出て来る。具体的には望遠鏡第三鏡付近に補正

レンズ系をいれることになるが、これは交換等の手間を考えると非常に大きなデメリッ
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図 6.4: F値とM2サイズの関係
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図 6.5: F値とM1M2距離の関係
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図 6.6: F値と視野の関係

トとなる。

TAO望遠鏡は運用をできるだけシンプルにしたいので、望遠鏡の Fを切替えて観測
を行うことは想定しない。したがって Classicalな光学系を取るメリットは無く、RC解
を採用すべきである。

最終 F値

最終 F値を決めるのに考慮すべき要素としては、視野と副鏡サイズのの 2点が挙げら
れる。

• 視野広い視野を取るには焦点面付近に補正系が必要となって来る。この補正系の物
理的なサイズは製作などの面から限られており、これが焦点面の物理的なサイズを

規定する。例えば可視用補正系の場合、レンズのサイズは φ70cmが限度であり、
これが事実上の焦点面サイズになる (もし像面湾曲の補正をあきらめ、収差だけ取
り除くならレンズを Silicaだけで作れるので φ100cm超も可能である)。赤外の場
合はレンズ材質がより限られるので、φ30cm程度が上限であろう。

このように焦点面のサイズが一意に決まってしまうので、望遠鏡の視野と F値は
1:1の対応を示すようになる。これを図にしたのが図 6.6である。当然 F値が明る
い程視野は大きくなる。

• 副鏡サイズ
主鏡のサイズ/Fが固定なので、最終 Fを決めれば副鏡のサイズも一意に決まる (図
6.4参照)。副鏡サイズが大きくなると、補償光学副鏡の製作が難しくなる。現在、
MMTで運用されている補償光学副鏡は直径 640mm、LBT用およびMagellan用
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に開発が進んでいるもので直径が各々 911mm、1300mmである (詳細は後の項を参
照)。数年以内にどの程度大きい物まで実用化されるかは不明であるが、Magellan
の 1300mmを大きく越えるものは難しい。

また、副鏡サイズが大きくなると、中心遮蔽の影響で望遠鏡回折像のリング成分が

強くなる。図 6.7は中心遮蔽の割合を変化させた場合の回折像を計算したものであ
る。遮蔽物の直径が有効径の 20%を越える辺りから、影響は無視できないほど大
きくなることが分かる。TAO望遠鏡の主鏡サイズは 6500mmなので、遮蔽による
像劣化を防ぐ意味でも副鏡サイズは <1300mmとすべきである。

上で見た通り、視野を確保するには最終 Fは明るくしなければならず、副鏡の製作性
や遮蔽の影響を鑑みると副鏡は小さく (すなわち、Fは暗く) する必要がある。ここでは
案として、最終 F=12、副鏡サイズ ∼1200mmを取ることにする。この場合の望遠鏡の
基本仕様は表 6.4の通り。

[lambda/D]

0 1 2 3
0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

[lambda/D]

0 1 2 3

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

図 6.7: 遮蔽直径割合が 0.10、0.15、0.20、0.25の場合の回折像。横軸はλ/Dで縦軸が遮蔽無し
の回折像の中心強度で規格化した明るさ。緑線は比較のための遮蔽が無い場合の回折パターンを示
す。遮蔽率が 20%を越えると急激に回折像が悪化する事が分かる。
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望遠鏡タイプ Gregorian
Ritchey-Chretien

主鏡系 6500mm
主鏡 F値 1.25
副鏡 副鏡　 (補償光学機能付)

副鏡サイズ ∼1174mm
副鏡による遮蔽率 18% (直径換算)
主鏡副鏡間距離 ∼9593mm
バックフォーカス 4500mm
最終 F値 12.0

プレートスケール 2.65′′/mm = 380 µm/′′

可視装置視野 ∗ 最大 φ30′

近赤外装置視野 ∗ 最大 φ13′

中間赤外装置視野 最大 φ2′

(*) 理想的な補正系が組めた場合。なお補正系の設計は装置の
光学系に深く関係するため、詳細は別項に述べる。

表 6.4: 望遠鏡光学系の基本仕様

6.3.2 望遠鏡設計案

上の概念設計に基づいて、設計した望遠鏡の案を表 6.5に示す。また、これに基づく
レイアウトを図 6.8に、主焦点スポットダイアグラムを図 6.9と図 6.10に示す。

パーツ パラメータ コメント

主鏡 有効径 6500 mm
曲率半径 −16250.00 mm
コニック係数 −0.99667
カセグレン穴径 470 mm 穴による遮蔽 = 直径で 7.2%

距離 9560.91 mm 距離=8126.25mmに主鏡による像
面

副鏡 有効径 1145.19 mm 副鏡による遮蔽 = 直径で 18%
曲率半径 2598.50mm
コニック係数 −0.66952

距離 8,560.91 mm

第三鏡 サイズ 1250mm× 880mm
形状 平面 45度の降り曲げ鏡

抜き差し可能
距離 5,500 mm

焦点面 像スケール 2.65′′/mm
像面の弯曲半径 ∼1355mm

表 6.5: 望遠鏡光学系のパラメータ
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図 6.8: 望遠鏡レイアウト図。書かれてある光線は視野中心からの半径で 0′(視野中心)、1′、6.5′、
15′ となっている。
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図 6.9: 直焦点 (補正系無し) のスポットダイアグラム。0′(視野中心)、1′、3′ でのスポットを示し
てある。像面湾曲は補正せず、焦点は平面だとしている。スケールバーは 100µmであり、0.265′′

に相当している。RMS径は全ての視野で 60µm (0.16′′) を切っている。

図 6.10: 直焦点 (補正系無し) のスポットダイアグラム。像面は曲率半径 1350mm の曲面とし
た。先の 0′(視野中心)、1′、3′ に加えて、6.5′ でのスポットを示した。
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6.4 望遠鏡構造体

6.4.1 望遠鏡仕様

望遠鏡構造は原則としてMagellan望遠鏡のものを踏襲し、必要に応じて変更を加え
てゆくこととする。表 6.6に、望遠鏡に対する要求仕様をしめす。

6.4.2 マゼラン望遠鏡との違い

焦点部

TAO望遠鏡では中間赤外線観測が大きな柱となる。しかしながら、中間赤外線波長に
おいては望遠鏡からの熱放射が背景放射の大きな要因となるために反射面の数を可能な

限り減らす必要がある。このため、中間赤外装置は第 3鏡を使わないカセグレン焦点に
おくこととする。

マゼラン望遠鏡ではカセグレン焦点は装備されてないため、以下の変更が必要となる。

• 主鏡セルにカセグレン穴を開ける

• 主鏡の再蒸着は主鏡セルごと行うため、蒸着時にカセグレン穴を塞ぐ構造が必要と
なる

最低固有振動数 10Hz

軸受 油静水軸受け

駆動機構 フリクションドライブ

指向精度 1.′′5 rms

エンコーダ

解像度 0.′′01
精度 0.′′1

トラッキングエラー < 0.′′03 (風速 11m/s以下)
< 0.′′2 (風速 15m/s以下)

焦点部 可視ナスミス、赤外ナスミス、カセグレン

表 6.6: TAO望遠鏡本体の要求仕様
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風耐性

これまでの調査で、建設地の風速がかなり大きいことが判明してきた。とくに、前半

夜の瞬間最大風速は 14m/sにも達し、平均速度も 11m/sを超える。このため、マゼラ
ン望遠鏡の風耐性 (トラッキングエラーが風速 7m/s以下で < 0.′′03、風速 11m/s以下
で < 0.′′2) に比べてより厳しい条件となっている。

副鏡

マゼラン望遠鏡では複数の副鏡を交換する事を想定した副鏡ユニットであったが、TAO
望遠鏡では可変形副鏡のみを用いるために副鏡交換機構が不要である。

第 3鏡

カセグレン焦点を持たないマゼラン望遠鏡では第 3鏡ユニットは常に光路上におかれ、
使用する焦点によって光軸上を回転させて切替えを行っていた。

これに対し、カセグレン焦点を持つTAO望遠鏡では第 3鏡は 2ユニット必要で、これ
らが必要に応じてレール上を移動することによって焦点を切替える設計となる (図 6.1)。

6.5 観測制御系

ここでは望遠鏡本体、および、望遠鏡・周辺機器・観測装置との関連を中心に観測のた

めの制御系について検討する。まずは大きく 2 つの階層に分けて検討を進めることにす
る。すなわち望遠鏡の複数のモータや鏡のアクチュエータ、ドームスリットや方位軸回

転モータなどのハードウェアを直接的に制御する階層と、望遠鏡、周辺機器および観測

装置を統合して制御し適切な観測を実現する階層である。この章では前者を「望遠鏡制

御層」、後者を「観測制御層」と呼ぶことにする。望遠鏡の指向機能を例にとると天体の

赤経赤緯をパラメータとして時々刻々の方位高度に変換したうえで望遠鏡の方位軸モー

タ、高度軸モータを制御する部分が「望遠鏡制御層」に属し、指向追尾コマンドによっ

て天体の赤経赤緯のパラメータを受け取る部分などのユーザ、装置間のインターフェー

ス部分が「観測制御層」に属することになる。

その上でさらに望遠鏡および観測装置の遠隔制御による観測運用の実現について検討

を行なう。望遠鏡サイトの標高 5600 m では気圧はおよそ半分しかなく人間が継続的に
作業するには極めて困難な環境であり、このため観測者が山頂に登ることなく標高の低

い基地から遠隔観測を行なうことが重要となるからである。我々、天文学教育研究セン

123



ターのグループではこれまでに地上光赤外線望遠鏡については木曽観測所 1.05 m シュ
ミット望遠鏡および東京大学ビッグバン宇宙国際研究センター 2m MAGNUM 望遠鏡

を、電波望遠鏡としては野辺山およびチリに設置されている 60 cm サブミリ波望遠鏡
の開発および観測運用を通じて、遠隔観測についての経験を蓄積してきている。とくに

MAGNUM 望遠鏡については当初より無人遠隔観測を目標として開発をすすめ、現在で
はアメリカハワイ州マウイ島にある望遠鏡を天文学教育研究センター三鷹キャンパスか

ら観測監視を行ないながら現地無人の状態での安定した自動観測を実現している。そこ

でこれらの経験を踏まえつつ他の 8 m 級大望遠鏡の状況も調査し遠隔観測についての検
討を行なった。

6.5.1 望遠鏡制御層

望遠鏡制御層においてはモータ、アクチュエータ等の直接的な制御および望遠鏡の指

向追尾や主鏡副鏡の補正など比較的短いタイムスケールでの複数の装置の統合的な制御

を行なう部分である。制御計算機は装置ごとに設置しそれらをネットワーク (シリアル通
信あるいはイーサネット)で結んで分散制御を行なう。比較的短いタイムスケールでの制
御のために必要であれば制御計算機にはリアルタイム OS (DOS あるいは RTLinux な
ど)を採用する。
また遠隔観測の実現のためには望遠鏡ハードウェアおよび制御層ソフトウェアの信頼

性がことさらに重要になってくる。また機械に不調が生じたときにリセットをしたり電

源を入れ直したりすることがあるが、それらは全て計算機から制御できなければならな

い。さらに不調が予想される場合には容易に交換できるようにハードウェアのモジュー

ル化と立ち上げ試験ルーチンの自動化を進める必要がある。

いずれにしてもこの部分は望遠鏡や他の装置のハードウェアと密接に結びついている

ため望遠鏡製作会社と十分に協議をしたうえで細かい仕様を策定していく予定である。

6.5.2 観測制御層

観測制御層においては観測者にインターフェースを提供し、目的とした観測を遂行す

るために望遠鏡、ドーム、観測装置などを統合した制御を行なう部分である。

まず観測遂行時における制御の統括は観測装置の制御プログラムが行なうことにする。

すなわち観測装置が観測者へのインターフェースを提供し、また観測装置制御プログラ

ムからの指示のもと望遠鏡やドーム他の装置の制御を行なうことにする。これは観測者

が求める観測データは観測装置が取得するものであること、観測装置によって観測に必
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図 6.11: 観測制御系のイメージ。

要な機能の内容が様々に異なることなどの理由から、望遠鏡、ドーム等は観測遂行中に

観測装置から求められる機能を提供すれば良いという考えかたに基づいている。望遠鏡

制御のための独自のユーザインターフェースを用意する必要はあるが、主に一連の観測

の前のオートガイダの設定や望遠鏡のメンテナンス、実験などの用途に限定されること

になるであろう。このため望遠鏡制御プログラムとしては観測装置および観測者へのイ

ンターフェースの基礎として各機能の制御コマンドセット/ライブラリを提供する (もち
ろん複数の矛盾するコマンドや望遠鏡の機能を損なうようなコマンドについてはソフト

ウェア的な安全装置を組みこんでおく必要がある)。また現地での調整作業を極力省力化
するため望遠鏡制御プログラムの開発と同時にソフトウェア的な望遠鏡シミュレータを

作成して観測装置開発時の試験に提供する。

望遠鏡制御層と同様に観測制御層においても各装置ごとに制御計算機を設置しネット

ワークで結んだ分散制御を行なう。観測装置制御プログラムは主に望遠鏡制御プログラ

ムに通信すればよく、主鏡、副鏡、オートガイダなどの各制御プログラムに直接通信す

る必要はないと思われるがそれらへのアクセスを制限しないという意味で、階層構造を

ことさらに深くすることはしない。例えば副鏡チョッピング制御の場合においては検出

器の読みだしのタイミングに合わせて観測装置計算機から副鏡制御計算機に直接制御信

号を送る必要がある。計算機の OS には Linux、プログラム言語には C を中心に使い、
制御プログラム間の通信には IP プロトコル/イーサネット上での socket 通信を使う予
定である。
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6.5.3 遠隔観測

前述のとおり望遠鏡サイト標高 5600 m での作業はたいへんな困難をともなうため遠
隔観測が重要となるが、望遠鏡立ち上げ当初からの完全無人遠隔観測を開始しようとす

ることは現実的ではない。そこで安全のために観測支援と現場監視にあたる望遠鏡オペ

レータを山頂に 2 名配置するが、サンペドロ (標高 2500 m) の基地に滞在する観測者が
全ての操作を行ない遠隔観測を遂行する状況を最初の目標とする。

このため山頂には酸素分圧を高めた待機室を設置して望遠鏡オペレータや山頂作業者

の健康と安全に配慮する。また山頂の望遠鏡オペレータは緊急時の対応も行なうが夜間

の作業は危険も伴なうのであくまで応急処置にとどめ、本格的な対応は翌昼に行なうこと

にする。山頂とサンペドロの観測基地は高指向性アンテナを利用したマイクロ波無線通

信によって数 Mbps の速度で直接 TCP/IP LAN を接続する。山頂の望遠鏡オペレータ
と基地の観測者とのコミュニケーションのためにはテレビ会議システムを準備する。さ

らになんらかの LAN 接続の故障に備えバックアップ回線として衛星電話 (FAX も使用
可能) を 2回線は確保する。観測は基本的には無線 LAN 経由で観測装置制御計算機に
ログインし、コマンドなどテキストベースでの観測制御プログラムを実行する。この場

合、回線速度は全く支障が無いであろう。取得画像の表示などグラフィカルなユーザイ

ンタフェースが必要な場合においても無線 LAN 接続の数 Mbps の速度では制御プログ
ラムの X ウィンドウ画面を観測者の手元に飛ばして来てもおそらく支障はないと考えら
れる。しかし将来的により遅い回線速度や不安定な回線からの遠隔観測、すなわち公衆

インターネット経由での日本からの遠隔観測の実現を見据え、観測者の手元の計算機で

表示制御プログラムを立ち上げ socket 通信によって必要なデータをやりとりすることに
して通信量を減らすことも考慮する。

また、遠隔観測を支援するものとして監視システムを構築する。これは主に環境監視、

装置監視、緊急警告対応の各システムによって構成される。環境監視システムは気象情

報および雲量情報を収集する。地上観測では天候が変化するためこれらの情報は望遠鏡

や観測装置の保護には欠かせず、さらには観測条件について定量的な情報が得られるた

め観測モードの変更や得られた観測データの質の評価にも有用となる。我々は既にサイ

ト調査において気象モニター、雲量モニターの遠隔自動運用を行なっており、それらを

さらに改良・追加する予定である。

装置監視システムは観測制御層の各制御プログラムからリアルタイムでステータスを

収集し一ヶ所にまとめログとして保存するとともに観測者にわかりやすい形でまとめて

表示するものである。ステータス収集のタイムスケールは必要に応じて可変にする。人

間からみたときの認識性や汎用性を考慮しログは ASCII テキストとして保存する。こ
こまでにおいてログを表示するだけでも原理的には観測監視が可能であるが、それらの
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図 6.12: サンペドロからの遠隔観測のイメージ

情報を集約、取捨選択して表示することはたいへん有用である。そこで収集したログに

基づいて情報を提供するサーバを置き状況表示クライアントが socket 通信により随時必
要なステータスを取りだして表示するシステムを構築する。表示システムは複数立ち上

げられるので望遠鏡オペレータと観測者との情報の共有にも役立つ。

緊急警告対応システムは観測中に一ヶ所に収集したステータスを解析し、問題となる状

況が生じている場合には観測者に警告を発するとともに定められた手順に基づいて事態

収拾、復帰を自動で行なう、あるいは手動で行なうことを要請するものである。同様のシ

ステムは MAGNUM 望遠鏡における遠隔自動観測システム上で運用を続けている。単

純な障害についてはごく簡単な対応で自動対応には問題ないと思われるが、深刻あるいは

複雑な障害が生じたときには対応は難しくなり人間による介入が必要になることが考え

られる。このとき必要な手順が複雑になると時間もかかり切迫した状況のなかでヒュー

マンエラーを起こしやすくなるため、ごく簡単なコマンドで望遠鏡および観測システム

全体が「安全」な状態にもっていけるようにハードウェア・ソフトウェアとも作りこん

でおく必要がある。これにより緊急時において焦るなかでも簡単に安全を確保できると

同時に、より複雑な対応をじっくり行なうための時間を作りだすのにも重要である。ま

た速やかな観測復帰のために立ち上げ試験手順においても自動化を進めることが有用で

ある。
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6.6 リモート制御の検討

本計画では良好な観測条件を求めて望遠鏡を高山に建設する。建設地の標高は 5000 m
を超え大気圧は地上のおよそ半分しかなく、人間が継続的に作業するには極めて困難な

環境である。このため通常は高山に登ることなく標高の低い基地からのリモート制御に

より観測を行なうことが必須となる。

地上光赤外線望遠鏡のリモート制御に関して天文学教育研究センターのグループは東

京大学ビッグバン宇宙国際研究センター MAGNUM 望遠鏡の開発と運用を通じてその

経験を蓄積している。同望遠鏡 (口径 2 m) はアメリカ合衆国ハワイ州マウイ島の標高約
3000 m のハレアカラ山頂にあり、TAO 建設予定地ほどは厳しい環境ではないが観測の
ための恒常的な滞在は望ましくない。そこで開発当初から無人リモート制御を目標に整

備を進めており、さらに観測スケジューリングソフトウェアを整備することで無人自動

観測を目標としている。すでに天文学教育研究センター三鷹キャンパスからのリモート

監視・制御下のもとで複数回の無人自動観測を行なっている。

もともと現代的な光赤外線望遠鏡はほぼ全てがコンピュータの制御下にありネットワー

クを通じてリモート観測を遂行するにあたっての障害はさほど大きいものではないが、リ

モート観測の実現にあたってはいくつか特別に考慮すべきことがあることは確かである。

そこで MAGNUM 望遠鏡の経験をもとに以下にそれらを簡単にまとめる。なおここで

は具体的な技術・方法には踏み込まず方針とすべき内容を列挙する。これはコンピュー

タ・ネットワーク技術の進歩が非常に速いため採用すべき適切な技術も当然変化してい

くためである。

まず気象条件の監視が極めて重要である。風雨から望遠鏡および観測装置を保護する

ために悪天候時には確実にエンクロージャを閉じなければならないが、地上観測では天

候が変化し予測も難しいため常に気象条件を監視して対応する必要がある。このとき温

湿度、風向風速や気圧、雨量など基本的な諸量のほかに雲量の測定が重要である。雲量

監視装置はすでに MAGNUM 望遠鏡の運用にあたって実用化しており、これにより気

象条件の悪化にも事前に余裕をもって対応できるようになっている。

ハードウェアの信頼性の確保は当然重要である。なかでもすべての機械のリモートで

の制御のためには停電時の電力と通信回線の確保が重要となる。低温下における機械系

や冷凍機冷却水の凍結防止や低大気圧下におけるハードディスクの耐久性、機器の冷却

特性の低下など高山での運用において特別の注意が必要となるものもある。また安全対

策のためにあらゆる望遠鏡や観測装置の状況把握と施設内の監視が必要である。

つぎに現代的な望遠鏡はもともとほとんどコンピュータ制御下にあるが、それをさら

に押し進め望遠鏡や観測装置の「全て」の制御がコンピュータを通じて実行できるよう

にする必要がある。これには通常の観測制御のみならず観測準備や緊急時の対応、復旧
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手順も含まれなければならない。

システムの信頼性の確保のためには機能を制限してでも信頼性の確保を優先し必要以

上にシステムを複雑にしないことが重要である。ただ単体の信頼性の向上には限界もあ

るためネットワーク回線も含む重要部分はシステムを多重化し誤動作に備え、さらにシ

ステムの異常監視システムを独立に機能させる必要がある。

6.7 限界等級

6.7.1 主なパラメータ

この計算で用いた望遠鏡の使用は表 6.7の通りである。
以下、望遠鏡鏡面の反射率、大気の透過率、大気の背景放射の条件に関して詳細に説

明する。

6.7.2 望遠鏡鏡面の反射率

望遠鏡鏡面は銀蒸着を施すと仮定し、反射率は理科年表の値を用いた。反射率のプロッ

トを図 6.13中段に示す。

パラメータ 可視 近赤外 中間赤外 単位
(< 1µm) (1 ∼ 10µm) (10µm <)

主鏡口径 D 6.5 (TAO) /8.2 (Subaru) /8.1 (VLT) (m)
鏡面反射率 εtel 6.7.2節参照
鏡面数 nmirror 2
大気透過率 εatm 6.7.4節参照
大気温度 Tatm 255 (K)
大気放射率 eatm = 1− εatm
望遠鏡温度 Ttel 270 (K)
望遠鏡放射率 etel = 1− εnmirror

tel

観測装置効率 εopt 6.7.3節参照
大気背景放射 fBG 6.7.5節参照
読出ノイズ nread 3 10 2000 (e− s−1 pix−1 r.m.s.)
暗電流 idark 1×10−2 1×10−2 1×10−2 (e− s−1 pix−1)
ピクセルスケール spixel 0.1 (′′ pix−1)
電荷容量 Wpix 1.5× 105 2× 105 2× 107 (e− pix−1)
最短積分時間 tmin 10 0.1 0.025 (s)

表 6.7: 限界等級計算に用いたパラメータ
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6.7.3 観測装置の効率

観測装置の効率は、大きく (1) 検出器の量子効率、(2) 光学系の透過率、(3) 分光観測
を行う場合は分光素子の透過率、に分けて考える。

検出器の量子効率

• 可視 (λ < 0.9µm) での CCDの効率は、EEVのカタログ値を3用いる。

• 近赤外線 (0.9 < λ < 5µm) のアレイ検出器は全波長帯域で 80%を超えるものが
出て来ているので、80%とした。

• 中間赤外線 (5µm < λ) では、25µm 以下では Si:As を、25µm 以上では Si:Sb
を使うと仮定し、値は SOFIA計画の中間赤外カメラ FORCASTのページにある
Si:As4と Si:Sb5の値を用いた。

光学系と分光素子の透過率

光学系、分光素子の透過率は表 6.8のように仮定した。
これらすべて合わせた観測装置の透過率を図 6.13の下段に示す。

6.7.4 大気の透過率

可視域

可視域での大気減光は主に大気中の分子とダストの散乱によるものと考えられる。そこ

で GEMINI の資料 (もとのデータは CFHT マニュアルなど) にあるマウナケア (4200

可視 近赤外 中間赤外

光学系透過率 0.7 0.7 0.5
分光素子透過率 0.6 0.6 0.6

表 6.8: 観測装置の透過率

3http://anela.mtk.nao.ac.jp/eev/eev.pdf
4http://tnt.tn.cornell.edu/techmemos/Support_Docs/TM00_19/SiAs\%20DQE.prn
5http://tnt.tn.cornell.edu/techmemos/Support_Docs/TM00_19/SiSb\%20DQE.prn
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m) における大気減光量のデータをもとに、各高度の大気圧によってスケーリングして各
高度での大気透過率を推定する。

図 6.13: 限界等級計算に用いたさまざまな透過率曲線。(上) 大気の透過率。ただし、大気の透過
率のデータは波長分解能 5000に落して表示している。青線が 5600m (TAO)、緑線が 4200m (す
ばる)、赤線が 2600m (VLT) の標高に対応している。また、水色線は透過率が 20%のレベルを示
している。(中) 望遠鏡鏡面の反射率 (2回反射)。(下) 観測装置の透過率 (光学系、分散素子、検
出器の効率を全て合わせたもの)。
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赤外域

赤外域での大気透過率は大気モデルによる透過率を計算するソフトである ATRAN
(Lord, S. D. 1992, NASA Technical Memor, 103957) によりを計算した。標高は
5600m、4200m (マウナケア相当)、2600m (VLTサイトのパラナル相当) の 3通りを仮
定している。注意事項として

• 天頂 (Z = 0)

• 計算波長域は 0.8µm ∼ 1000 µm

• ATRAN の仕様が波長分解能 R ∼ 10000 (30 km/s) までとなっているので、 計
算は R = 10000 (波長によって Rに ±200くらいの差がある) で行なった。

• ATRAN の標準大気モデルによれば 5600m=18373 フィートにおける水蒸気量は
1.1mm となったが、Chajnantor における水蒸気量の観測結果より水蒸気量上位
25% より 0.5mm を仮定した。

• ATRAN の標準大気モデルによれば 4200 m=13780 フィートにおける水蒸気量
は 3.4 mm となったが、GEMINI望遠鏡 の資料で 4200m マウナケアでの水蒸気
量上位 20% が 1.0mm であることから、1.0mm を仮定した。

• 2600m=8530 フィートの計算についてはATRAN の標準大気モデルによる水蒸気
量 6.0mm を採用。

計算結果を図 6.13上段に示す。

6.7.5 背景放射

大気背景放射は夜光と熱放射の 2種類があるとし、以下のように仮定した。

• 夜光はマウナケアでの測定結果6を用いる。ただし、2.25µmより長波長は大気熱
放射だけで良いとして、0とする。

• 大気からの熱放射は、温度 Tatm の黒体放射 ×(1− eatm)とした。

• 望遠鏡からの熱放射は、温度 Ttel の黒体放射 ×(1− enmirror
atm )とした。

6http://www.gemini.edu/sciops/ObsProcess/obsConstraints/obsConstraints.html
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6.7.6 限界等級

以上の条件を元に、0.35 ∼ 52µmに渡っての限界等級を積分時間は10,000秒、S/N = 10
として TAO、すばる、VLTの各望遠鏡で、撮像 (R = 5)、狭帯域撮像 (R = 100)、中
分散分光 (R = 5000)の観測モードについて算出した。
この際に以下の条件を課した。

• 星像サイズは可視 (λ < 1µm) で 0.′′5、赤外 (λ > 1µm) で 0.′′4。ただし、回折限
界のサイズがこれよりも大きい場合は回折限界サイズを用いる。

• 検出アパーチャーのサイズは星像サイズの 2倍とする。

• 単一フレームの積分時間 tsingle は背景放射によるカウントを SBG (e− s−1 pix−1)
としたときに

tsingle = Wpixel/SBG (6.1)

とする。ただし、

– tsingle > 3600sなら tsingle = 3600s

– バックグラウンド・リミットに達する積分時間 tBGLP を

tBGLP = (4nread)2/SBG (6.2)

とし、tsingle > tBGLP なら tsingle = tBGLP とする。

さらに、以下の観測不能条件を課している。

• 最小積分時間 (tmin) の積分で背景放射によってピクセル容量Wpix が溢れる場合

は観測不能とする。

• 大気の透過率が ε < 0.2の波長帯は背景放射の変動が大きすぎるために観測不能と
する。

最終的に算出された限界等級が図 6.14～6.16である。
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図 6.14: (上) 撮像時 (R = 5) の TAO (青線)、すばる (緑線)、VLT の限界等級 (赤線)。下四
角は TAO (青)、すばる (緑)、VLT (赤) で観測不能な波長帯を示している。(下) 撮像時の単一
積分時間、アパーチャーの半径 (星像サイズの直径)、ピクセルあたりの背景放射のカウント。水
色の点線は各波長帯での最小積分時間を表している。
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図 6.15: 狭帯域撮像時 (R = 100)。
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図 6.16: 分光時 (R = 5000)の TAO(青線)。
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第7章 観測装置

ここでは、TAO望遠鏡運用当初に搭載することを考えている観測装置について、その仕
様を簡単に述べる。搭載する観測装置は、近赤外域、中間赤外域、可視域のものがあり、

それぞれ最適な焦点に設置される (第 6章も参照のこと)。

7.1 近赤外2バンド同時撮像分光装置

近赤外線観測装置は TAO望遠鏡のサイエンスの大部分を担う最も重要な観測装置と
なる。そのため、汎用性に対する条件を満たしつつも TAO望遠鏡の独自性を打ち出す
必要がある。

そこで、我々は以下に述べる 2バンド同時撮像分光装置を提案する。

7.1.1 条件

近赤外域で、TAO望遠鏡は以下の二つの大きな特徴を持つ。

• 高い標高と低い水蒸気量 (1.27mm以下の日が 75%) のため、赤外バンド間の透過
率が良い (図 7.1)。

• 12′φ と比較的広い視野を得られる。

また、現在の技術的な要件として以下の 2点が挙げられる。

• 近赤外波長域では 2048× 2048ピクセルフォーマットのアレイ検出器 (HAWAII2)
が利用できる。

• 近年の微細加工技術の急速な進歩で、マイクロシャッターアレイが数年内に利用で
きるレベルにまで到達すると予想される。
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7.1.2 概要

一般的な赤外カメラへの要望を満たしつつもこれらの特徴を活かした観測装置として、

我々は以下のような 2バンド同時撮像分光カメラを考案した。
これは、赤外ナスミス焦点の 12′φの視野のうち、5′× 10′を用い、さらに 1.37µmカッ

トのダイクロイックミラーによって 0.7∼1.37µm と 1.45∼2.5µm の 2 波長帯を同時撮
像/多天体分光を行うというこれまでに無いアイデアの観測装置である。図 7.2に、光学
系レイアウトの簡略図を示す。また、表 7.1に仕様を示す。
望遠鏡から入射した光はスリットを通過してコリメータで平行光に変換された後、ダイ

クロイックミラーにより 2個のビームに分割される。それぞれの光線は瞳像を作り、フィ

図 7.1: Chajnantor山頂での近赤外域の大気の透過率。水蒸気量 1.27mm、標高 5600mとして
ATRANで計算したもの。

検出器 HAWAII2-RG × 4個
入射 F比 F/12
最終 F比 F/3.9
スリット マイクロシャッターアレイ/ロングスリット
使用波長域 0.7− 2.5µm (撮像時)
波長分解能 1000 (スリット幅 1.′′0)
ピクセルスケール 0.′′15 /pix
視野 12′ φ (撮像時)

5′ × 5′ (多天体分光時)
設置場所 赤外ナスミス焦点
分光素子 グリズム (0.9− 1.35µm, 1.45− 2.5µm)
波長分割 ダイクロイックミラーにより 1.37µmで 2光路に分割
多天体分光 マイクロシャッターアレイにより最大 30天体同時分光

表 7.1: 近赤外 2バンド同時撮像分光装置の光学レイアウトの仕様
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ルター/グリズムを通過した後に検出器面上に結像される。検出器には 2K×2Kフォー
マットのHgCdTeアレイ検出器を用い、各焦点を 2個ずつで覆って計 4個用いる。また、
視野の中心の 5′× 5′ の領域にはマイクロシャッタアレイを挿入することにより、最大で
30天体の多天体同時分光を行うことが可能となる。
これによって得られる利点を以下に並べる。

• 多色サーベイの観測効率は実質的に 2倍となるため、8メートル級の望遠鏡にも劣
らないサーベイ能力を得ることができる。

• 0.7 ∼ 2.5µm の波長域を一気に分光することによってバンド間のキャリブレー

ションが不要となり、信頼度の高い広い波長に渡るスペクトルを得ることが可能と

なる。

7.1.3 光学系

光学系の設計案の諸元を表 7.2に、レイアウトを図 7.3に示す1。

また、撮像時のスポットダイアグラムを図 7.4に、分光時のスポットダイアグラムを
図 7.5∼7.8に示す。全波長に渡って良好な結像を示しているのが分かる。
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図 7.2: 近赤外 2バンド同時撮像分光装置の光学レイアウトの概念図

1(株) Genesia 池田優二 による。
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全長 1245mm (青カメラ) , 1221mm (赤カメラ)

コリメータ系
焦点距離 660mm (@1.8µm)
有効最大径 283mm
構成 球面レンズ 5枚 (CaF2, S-FPL51, ZnSe, Silica, BaF2)

カメラ系 (青)
焦点距離 220mm (@1.1µm)
構成 球面レンズ 6枚 (BaF2, S-TIH14, BaF2, S-THI14, S-LAL8,

S-BSM16)

カメラ系 (赤)
焦点距離 220mm (@1.8µm)
構成 球面レンズ 6 枚 (BaF2, S-TIH14, CaF2, S-THI14, S-

BSM16, S-BSL7)
瞳径 55mm

グリズム

材質 溝本数 α λ/∆λ(0.43′′slit)
(a) iz バンド ZnSe 310 mm−1 9.4◦ 1163
(b) J バンド ZnSe 215 mm−1 10.5◦ 1178
(c) H バンド ZnSe 171 mm−1 10.8◦ 1180
(d) K バンド ZnSe 126 mm−1 11.1◦ 1180

表 7.2: 光学パラメータ諸元
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図 7.3: 撮像時 (上) と分光時 (下) の光学レイアウト
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図 7.5: 青カメラで分光時のスポットダイアグラム。左から 0.7µm、0.8µm、0.95µmのとき。
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図 7.6: 青カメラで分光時のスポットダイアグラム。左から 1.1µm、1.25µm、1.4µmのとき。
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図 7.7: 赤カメラで分光時のスポットダイアグラム。左から 1.4µm、1.6µm、1.8µmのとき。
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図 7.8: 赤カメラで分光時のスポットダイアグラム。左から 2.0µm、2.2µm、2.4µmのとき。

7.1.4 検出器

用いる検出器としては 2k×2kフォーマットの HgCdTeの半導体アレイ検出器を想定
しており、現時点での候補はRockwell Scientific 社のHAWAII2-RGかRaytheon 社の
VIRGOのいずれかが挙げられる。
その仕様は以下の表 7.3の通りである。
HAWAII2-RGは短波長側の感度が非常に良く、実質的に可視カメラとして用いるこ

とも可能となる。しかし、2.5µmを超えて 5µmまで感度があるために観測装置の遮光や
フィルター性能への要求が大きくなって、製造コストにも跳ね返って来る。また、30K
付近で駆動させる必要があるために冷凍器の性能への要求も大きい。

VIRGOは 2.5µmより長波長の感度は無いので遮光やフィルターへの負担は少なく、

図 7.9: Rockwell Scientific社の HAWAII2-RG (左) と Raytheon社の VIRGO (右)
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パラメータ HAWAII2-RG VIRGO

ピクセルサイズ 18 µm 20.0 µm

最大電荷蓄積量 1.0× 105 e− > 2.0× 105 e−

最大読み出し速度 < 5 MHz 280 kHz

読み出しノイズ (CDS) < 15 e− < 20 e−

量子効率 > 65% > 70%

有効波長 0.3− 5.3µm 0.85− 2.5µm

暗電流 < 0.1 e−/sec (50K) < 4 e−/sec (78K)

消費電力 < 4mW (@ 100 kHz) 7mW (@ 280 kHz)

読出し口数 1, 4, 32 4, 16

表 7.3: Rockwell Scientific 社の HAWAII2-RG 検出器と Raytheon 社の VIRGO 検出器の性
能諸元

液体窒素温度 (77K) 付近での駆動も可能で、非常に扱いやすい特性がある。しかしなが
ら、短波長の感度は 0.9µm足らずまでしかないために可視カメラとして用いることはで
きない。

7.1.5 マイクロシャッター

この数年の微細加工技術の進歩により、100µm程度のシャッターのアレイを作り、そ
の開閉を個別に制御することが可能なマイクロシャッターアレイの製作が可能となりつ

つある。現時点で NASA-GSFCのチーム2の開発が最も進んでおり、実際に駆動可能な

デバイスの製作も開始している。図 7.10にそのデバイスを示す。このようなデバイスを
用いることによって、現在は手動で行われている多天体スリットマスクの作成と、その

マスクの観測装置への取り付けと作業が不要となる。これにより、非常に高効率で、し

かも容易に多天体分光観測を行うことが可能となる。

図 7.10: GSFCで開発中のマイクロシャッターアレイ (左) とその電子顕微鏡写真 (右)

2http://bram.gsfc.nasa.gov/ms_webpage/
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パラメータ 仕様値
シャッター板サイズ 100µm×500µm
アレイフォーマット 40×200
アレイサイズ 20mm × 20mm
コントラスト比 1:2000 以下
シャッタ駆動方式 静電駆動
使用波長帯 0.3 ∼ 2.5 µm

表 7.4: 東大天文センター、生産研で開発を行っているマイクロシャッターアレイの仕様

しかしながら、GSFCのマイクロシャッターは衛星での利用に最適化されたものであ
るために地上観測装置に用いるには必ずしもベストのものであるとは癒えない。そこで、

我々は、東京大学生産技術研究所の年吉グループ3と共同で、地上観測装置に最適化した

マイクロシャッターアレイの開発に着手している。このマイクロシャッターは

1. 分光時のスリットの形状はロングスリットであるので、ここのシャッターの形状は
正方形ではなく長方形にする。これによって開口率を大きくして、スリットの透過

率を高くすることも可能となる。(図 7.11左)

2. スリットの開閉動作は磁力を用いずにすべて静電的に行う (図 7.11右)。これによっ
て個々のスリット板を自由に駆動できると同時に、磁石をスキャンするための大き

くて複雑な機構が不要になるなど構造全体を単純化できる。

という特徴をもつ。

現在 1回目の試作を行って、製造プロセスなどの確認を終えている。図 7.12に試作さ
れたシャッターアレイを掲げておく。現在想定している具体的なサイズは、シャッタ素子

が 500µm×100µmでそれを 20個並べたものを 1ユニット (500µm×2000µm) とする。

図 7.11: 東大天文センターと生産研が共同で開発しているマイクロシャッターアレイの 1素子分
の概念図 (左) と静電駆動のモデル図 (右)

3http://toshi.fujita3.iis.u-tokyo.ac.jp/home/index.html
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最終的にこのユニットを 10×40のアレイ (2cm×2cm) としたものを一パッケージとし、
それを 5×5個焦点面に並べて 5′×5′ の視野を覆う予定としている。
シャッター板の短辺、長辺は TAO望遠鏡に取り付けたときに 0.′′25、1.′′25程度とな

る。実際の観測時には標準で 1′′×10′′ のスリットサイズを想定しており、4×8個のマイ
クロシャッターを開いてスリットを形成することになる。図 7.13 に、マイクロシャッ
ターアレイを使用したときのスリット面の簡単なイメージを示した。波長方向に 4ピク
セル分のスリットを開くことによって、どのような位置にある天体でも分光が可能にな

ることが分かる。

図 7.12: 生産研で製造されたマイクロシャッターアレイの試作品一号

図 7.13: マイクロシャッターを用いたときの焦点面のイメージ。背景の個々の四角が
100µm×500µmのシャッター板に相当する。複数のシャッター板を同時に開くことによって (白
抜きの四角)、任意の位置にある天体の分光を可能とする。
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7.2 中間赤外分光撮像装置

7.2.1 装置概要

地上大口径望遠鏡による熱赤外観測は、空間解像度が高いこと、また観測機会が多い

ことなどといった特徴を持ち、飛翔体観測装置とは相補的な関係にある。観測天文学で

は高解像度の観測は高感度の観測と並んで本質的に重要であり、熱赤外域での観測で地

上望遠鏡の果たすべき役割は非常に大きいと言える。特に系外惑星系 (残骸) 円盤の研究
などの星周空間の観測においては、高解像度は決定的な役割を果たすと思われる。高解

像度に特化した、地上大口径望遠鏡用の熱赤外観測装置が強く望まれる。

しかしながら、熱赤外域では大気中の分子、とくに水蒸気のラインが多数存在し、観

測の精度や感度を低下させる。これは、(i) 大気中の水蒸気のラインは天体からの放射を
遮り、シグナルを低下させる、(ii) 水蒸気ラインのフラックスにより背景放射量が増大
し、ショットノイズを増加させる、だけではなく、(iii) 水蒸気ラインは激しく時間変動
しており、チョッピングなどを用いても落せない高周波のスカイノイズがノイズとして

乗ってしまう、からである。

TAO望遠鏡は高山に建設され、また鏡面のコートとして放射率の低い銀を用いるため、
熱赤外域の観測でも高い優位性を示すと考えられる。図 7.14は大気の吸収のモデル計算
の結果である。マウナケアと比較しても、Nバンド (波長 8–13 µm) での透過率もさる
ことながら、Qバンド (波長 16–26 µm) での透過率が非常によい事が分かる。また、波
長 28 µm以降には、マウナケアでは全く透過しない大気の窓が幾つか表れていることが

わかる。

我々はTAO望遠鏡の持つ、熱赤外域での観測ポテンシャルを最大限活かすべく、TAO
望遠鏡用の中間赤外観測装置の検討を進めている。この装置は中間赤外の中でも特に長

波長の領域である 20 µm帯の大気の窓と、30 µm帯の大気の窓での観測に最適化した装

置であり、地上赤外観測装置としては最も長い波長を狙う装置である。また、天文観測装

置として初めて装置内に冷却チョッピングシステムを内蔵し、多点チョッピング観測に

よって、従来よりも高い感度での観測が可能な装置となっている。さらに、望遠鏡副鏡

に装備された補償光学 (AO) システムによって、完全回折像での観測が可能になる。す
なわちこの装置は、20–30 µmの中間赤外域で、世界最高の感度をもつ高解像度カメラ

であると言える。
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図 7.14: 大気透過率のモデル計算結果。赤が PWV=0.38mm、青が PWV=0.91mm であり、
各々高度 5600m、4200mでの水蒸気条件上位 10%に対応している。

装置の特色

本装置は中間赤外線、中でも地上から観測できる赤外線としては最も波長が長い 20–
30µmでの観測に最適化された装置であり、この波長域での観測が本装置のもっとも独
創的な点である。以下では、これらの波長域での観測についてまとめる。

• 20µmで最高感度の高解像度観測装置

20µm帯は従来の望遠鏡でも観測が行われており、星周ダスト円盤残骸の直接検出

など、様々な発見をもたらした波長帯である。しかしながら従来の観測地点では水

蒸気の影響が大きく、観測はごく限られた明るいものだけが対象であった。特に南

半球では高高度に置かれている大望遠鏡は4存在せず、南天の興味深い天体につい
4南半球に存在する 6m 以上の望遠鏡は全て 3000m 以下の地点にあり、これよりも高高度に望遠鏡を建設
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ては高解像度のデータが欠落した状態になっている。

本装置は、TAO望遠鏡の 6.5mという口径を活かし、0.′′75 (@20 µm)の空間解像度
での観測を行う装置である。感度としては 1時間の積分で 10mJy (点源、S/N = 5)
が達成可能である。これは既存の高解像度観測装置の中で最も高性能なすばる望遠

鏡COMICSを約 5倍上回る数字になっている。水蒸気変動によるデータの信頼性
も考えあわせると、TAO望遠鏡の中間赤外装置は 20µm帯での世界最高感度を達

成できる高解像度カメラ (＋分光器) であると言える。

• 30µmのフロンティアを切り開く装置

30µm帯はこれまで地上望遠鏡では観測されたことは無く、衛星や飛行機望遠鏡

(Kuiperなど) でいくらか観測例があるだけで、秒スケールの解像度の画像は撮ら
れたことはない。これはこの波長域では H2O (水蒸気) による吸収が強くなるた
め、高度 4500m のハワイ マウナケア山頂においてでさえ、透過率の良い波長帯
を見つけることは難しいからである (図 7.18青)。さらには、中間赤外線観測に広
く使われている Si:As BIB赤外線検出器は、10–20 µm帯に高い量子効率を持つ
ものの 25µm以長で量子効率が急激に減少する (図 7.19)。これら 2つの要因のた
め、地上からの中間赤外線観測は 25µm以短の波長帯で行われてきた。口径 6.5m
のTAO望遠鏡は 30µm帯で∼1.′′5の高い空間分解能を達成するため、天文衛星等
では分解できない細かい空間構造の観測が可能となる。現在、TAOの他に 30µm
帯が観測できる大型望遠鏡の計画は無く5、30µm帯の高空間分解観測は TAOで
のみ実行可能な状況がしばらく続くことになる。すなわち本装置は、熱赤外線にお

ける観測天文学のフロンティアとなる装置であると言える。

この波長域は黒体放射温度で 100K以下に相当しており、太陽系で言えばカイパー
ベルトに相当する領域をトレースできる。実際、ベガ型星の多くが 25µmがそれ

以遠に超過を示しており、30µm帯での観測は星周空間の研究に重要な役割を果た
すものである。本観測装置は、TAO望遠鏡の設置高度を活かし、世界で初めてこ
の 30µm帯での観測を可能にするものである。空間分解能は 1.′′4 (@35 µm) であ
り、これまでに比べて数倍の解像度が達成できる。

する計画は TAO 計画だけである。
52011 年打ち上げ予定の JWST 衛星 (口径 6.5m) は中間赤外線観測装置 (MIRI) を搭載する予定である

が、検出器に Si:As BIB を採用するため 30µm 帯に感度を持たない。現在計画されている 30µm 帯が観測
可能な望遠鏡の中では、航空機上の高高度天文台である SOFIA 望遠鏡 (口径 2.7m) +中間赤外線観測装置
(FORCAST) が最大である。
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7.2.2 装置の仕様

本装置の仕様を表 7.5にまとめる。なお、この装置は現在まだ概念設計を行っている
段階であり、今後の検討では仕様が一部変更になることも考えられる。

装置の光学系レイアウトを図 7.15に示す。

• 光学系
光学系は基本的に反射系を用いる。これは 10µm帯から 35µmまでの、広い波長

域で高い結像性能を確保するためである (図 7.15では構造を理解しやすいように
光学要素を透過系で書いてある)。

赤外域の観測では瞳像を冷却下に結ばせ、光路外からの光を遮断し背景光をカット

するのが普通である。地上からの背景光が非常に強い熱赤外域ではこの遮光の性能

は感度に直結するので、ここの瞳像の結像性能も十分に考慮して光学系を設計する

観測波長域 Nバンド (8–13 µm) /Qバンド (16–26 µm) /29–38 µm
観測モード 撮像 : バンドパスフィルターによる撮像

分光 : ロングスリット低分散分光 (R∼ 200)
ピクセルスケール 0.′′10/pix

回折限界での観測が可能
視野 撮像 : 25′′×25′′

分光 : ∼ 25′′(ロングスリットによる)

到達感度 (1h積分、S/N = 5) 10µm帶撮像 : ∼ 1.5mJy
20µm帶撮像 : ∼ 10mJy
30µm帶撮像 : ∼mJy
10µm帶分光 (R = 500) : ∼ 20mJy
20µm帶分光 (R = 900) : ∼ 75mJy

光学系 前光学系/NQ チャンネル/30µm チャンネルの 3 つの部分か
らなる

光学系は全て反射光学系
前光学系には冷却振動鏡を実装し装置内でチョッピング

が可能
分光系はグリズム+長スリットによる分光

冷却系 機械式冷凍器を 2台使用し、全光学系を 20Kまで冷却
冷却時には補助冷媒として液体窒素を併用

検出器 Si:As BIB検出器 1台 (NQチャンネル)
フォーマットは 256× 256 またはそれ以上

Si:Sb BIB検出器 1台 (30 µmチャンネル)
フォーマットは 256× 256 またはそれ以上

制御系 Linux+PCI高速読みだしシステムによる検出器制御
オンボードでのデータ演算により、データフローを軽減

表 7.5: TAO望遠鏡用中間赤外装置の仕様 (概要)
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図 7.15: 中間赤外装置の光学系レイアウト

必要がある。また、後述する冷却振動鏡を使うには実効的に 2度角程度の視野を
持つ光学系を構築する必要がある。これら全てを満たすような光学系の設計は現在

検討中である。

• 冷却振動鏡
地球大気や望遠鏡からの熱赤外背景放射は不規則に時間変動し、中間赤外線観測の

測定精度に大きな影響を与える。地上中間赤外線観測では、この大気放射の変動を

計測、除去するために、頻繁に視野の切替えをするチョッピングと呼ばれる観測手

法をとる。高精度の観測を行うには、数 Hzの周波数で天空上の ∼1′ 離れた間を
交互に観測 (チョップ) する必要がある。これまでのチョッピング観測は、望遠鏡
の副鏡を振ることによって実現されてきた。しかし、近年の望遠鏡の大型化に伴い

副鏡を高速・高精度に振動させるのが困難になりつつある。TAO望遠鏡は補償光
学 (AO) 副鏡を採用するため、副鏡による∼10′′ のチョッピングは可能であるが、
大きく広がった天体を観測するのには不足である。TAO用中間赤外線観測装置で
は、チョッピング機能を観測装置内の真空冷却部 (20K) に持つことによって望遠
鏡への負担を軽減する。

チョッピング機能を持った冷却振動鏡は、望遠鏡の副鏡と光学的に等価である観測

装置内の瞳位置に設置される。冷却振動鏡は直径約 50cmと小型軽量なため、望遠
鏡の振動副鏡に比べより高速に駆動し、その機敏性は多点チョッピングという高感

度な観測手法を可能にする。これまでのチョッピング観測は天体と近傍の背景の 2
視野を数 Hzで交互に切替えて観測し、各々で得られた画像の差分をデータとして
きた (図 7.16)。この観測手法では、差分時に天体画像に背景画像のノイズが付加
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図 7.16: チョッピングによる星像の移動シーケンス。(a) 従来のチョッピング観測。星像は往復
運動をする。(b) 多点チョッピング観測。星像は 9点を順に移動する。

されるため、両方の画像に写っている天体を重ね合わせる処理を行なっても、原理

的に
√

2倍の感度の劣化がおきる。これに対し、数 10Hzで視野の切替えを行い、1
つの天体画像に対して複数の背景画像を取得する多点チョッピングの手法を用いれ

ば、背景画像は複数の画像から生成されるため低ノイズとなり、天体画像と背景画

像の差分によって発生する付加ノイズの量を実質ゼロにすることが可能となる。こ

のように、冷却振動鏡の導入は、チョッピング観測による望遠鏡への負担を低減す

るとともに、多点チョッピングによって
√

2倍の感動向上をもたらす利点を持つ。

冷却振動鏡の詳細については後の主たる開発要素の項に述べる。

• 冷却系
本装置は最長で 35 µmの波長までカバーする装置であり、検出器 (Si:Sb) 自身は
40µm超まで感度を持つ。これらの波長域で光学系からの背景熱放射を十分下げる
ために、本装置は入射窓以降の全光学要素を 20Kまで冷却する。冷却には 4Kの
機械式冷凍機を 2台用いる。冷却時には補助冷媒として液体窒素を用い、24時間
程度で冷却が完了するようにする。これらの基礎技術はすばる望遠鏡用 COMICS
などで培ったものがそのまま流用できる。

• 機械駆動系
装置トラブルを減らし観測の精度をあげるため、本装置は機械駆動部分の数を極

力減らしてある。具体的には、(i) チャンネル前にあるスリットホイール、と、(ii)
各チャンネルのフィルタホイール× 2、計 3つが駆動する部分である。スリットホ
イールにはNQチャンネルと 30µmチャンネルの切替え、分光用のスリット、2波
長同時観測用のダイクロイックミラーなどを装着し、どのチャンネルに光を導入す

るかを切替えられるようにする。各チャンネルのフィルターホイールには、撮像観

測用のバンドパスフィルターの他、分光用のグリズムを入れる。NQチャンネルの
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フィルターホイールには瞳撮像用の小型レンズも入れ、装置光軸の調整に利用す

る。なお、光軸調整は装置全体をかたむけて行う。

• 検出器および検出器制御部
本装置の検出器としてはBoeingの Si:As検出器 (256×256 画素) と Si:Sb BIB検
出器 (256×256 画素) を想定している。これら 2つの検出器は同じ読み出し回路
(MUX) 部を持つため、同じ検出器制御システムを使ってオペレーションが可能で
ある。この制御部は、強い背景光による検出器の飽和を防ぐため、１画像あたり

25–50 msec程度の読み出し速度が必要になる。さらには、多点チョッピングを行
うために、発生するデータは従来の観測よりも大量かつ複雑な処理を必要とする。

これらを高速に処理できるようなオンボード処理系が必要であり、既存の処理シス

テムを元に開発を行う予定である。

7.2.3 開発要素

冷却振動鏡

冷却振動鏡は低温下の瞳位置においた平面鏡を高速で駆動し、多点チョッピングを可能

にする装置である。常温での振動鏡 (ティップティルト鏡) は天文観測用に多数の例があ
るが、低温環境化での振動鏡の実装例はなく、基礎レベルからの実験開発が必要となる。

本装置に実装予定の冷却振動鏡は直径約 50mmの平面鏡を背面から 2 本のアクチュ
エータで支え、角度を制御する構造を持つ (図 7.17)。アクチュエータには発熱が少なく、
真空低温環境下でも高いストロークで動作する積層型ピエゾ素子アクチュエータの用い

る。冷却振動鏡に必要とされる仕様を表 7.6にまとめる。最大で 250msec (4Hz)の間に
9回の視野移動 (チョッピング) をおこなう。1つの視野における滞在時間は 28msecと
なる。視野移動中は星像が歪むため観測 (積分) は一時中断される。このデッドタイムを
5%以下にするためには¿1msecで視野が移動・静定する必要がある。アクチュエータに
は >10kHzの応答速度が要求されることになる。チョッピングの最大幅は 1′ をめざす。
また、星像間の相対位置精度は TAOにおける波長 20µmの回折限界である∼1′′ よりも
十分に小さな<0.′′1 が必要である。これにより、アクチュエータには、最大∼20µmの
ストローク、∼106の分解能と<10nmの安定性が要求される。また、長時間積分の観測
に耐えるために、検出器上での位置安定性は ∼1時間の観測中に <0.′′1 が必要となる。
ピエゾ素子は低温においてストロークが減少する特性を持ち、高速駆動時には少量の発

熱が予想される。また、振動鏡全体の固有振動数は視野移動後の星像の静定時間に影響

を与える。これらの問題に対しては、低温下における振動鏡の駆動試験を重ねることに
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よって対応していく必要がある。

また、冷却振動鏡は観測装置内の瞳位置に設置されるため、望遠鏡の副鏡を振るのと

等価であるが、観測装置の冷却槽の入射窓より内側に設置されるという点で、これまで

の例と異なる。このため、入射窓上のパターン (付着ゴミ等による) は冷却振動鏡による
チョッピングでは除去できない。副鏡や望遠自体を僅かに動かすこと (ノッディング) に
よって入射窓上のパターンを除去できると考えられるが、副次的な悪影響を生む可能性

はゼロではない。従って、冷却振動鏡搭載のテスト観測装置による、実際の天体を用い

た試験観測を行うことが重要である。このように冷却振動鏡は技術的検討項目を多く含

むものの、その開発/実装は地上中間赤外線観測装置のありかたを大きくかえると期待さ

図 7.17: 冷却振動鏡の概観

チョッピング周波数 最大 28 msec/posで 9 pos (1 シーケンス 4 Hz)
チョッピング幅 最大 1’
移動速度 < 1 msec
相対位置精度 ¿ 1 pix (0.′′1)
絶対位置再現性 ∼1時間の観測中に¿ 1 pix (0.′′1)
アクチュエータ 構成要素 : 低温ピエゾ素子 × 2個、容量型ギャップセンサ × 2個、

固定点、押しバネ × 2個から構成。
ストローク : 最大 ∼ 20 µm
分解能 : ∼ 106

安定性 : ¿ 10 nm
移動速度 : 1 msec
応答速度 : > 10 kHz
発熱 : < 数 10 mW

表 7.6: 冷却振動鏡の仕様
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れる。冷却振動鏡は TAO用中間赤外線観測装置の主開発要素である。

30µm用検出器

一般に中間赤外線検出器として使われる Si:As BIB 検出器は 25µm 以長に感度を持
たないため、30µm帯の観測には Si:Sb BIB検出器が使われる。図 7.19に、Boeing社
の Si:Sb BIB検出器と Si:As BIB検出器の detective quantum efficiency (DQE) 6の

波長依存性を示す。Si:Sb BIB 検出器は 25µm 以短で Si:As BIB 検出器の半分以下の
DQE しか持たないが、38µm付近の長波長まで感度が持続する。35µm以長で感度の
低下が見られるため、37、38µm帯の観測に影響が出る可能性があるが、20− 35µmで
は DQE ∼0.3と高感度な観測が期待できる。Si:Sb BIB検出器は Boeing 128×128ア
レイが Spitzer 望遠鏡 IRS に、Boeing 256×256 アレイが SOFIA 用中間赤外線装置
FORCASTに実装の経験がある。中でも、FORCASTに搭載されている Boeing Si:Sb
BIB 256×256検出器は、107 e−と大きなウェルを持ち、強い背景光の中で行う地上 30µm
観測にも耐えうる性能をもつ。Si:Sb BIB 256×256検出器と、同じくBoeing社の Si:As
BIB 256×256検出器の基本性能を並べて表 7.7に示す。両検出器は同じ読み出し回路部
を持つため、同じ検出器制御システムを使ってオペレーションが可能である。Si:As BIB
については Raytheon社の 320×240検出器も候補にあるが、TAO用中間赤外線観測装
置では Boeing Si:Sb BIB 256×256検出器との同時運用をめざすため、フォーマットが
やや小さいものの安定なシステムの構築という観点で Boeing Si:As BIB 256×256検出
器を 10、20µm帯検出器として採用する予定である。

検出器 Si:As BIB Si:Sb BIB

高感度波長域 5 – 25 µm 5 – 38 µm
ピクセル数 256 × 256 256 × 256
ピクセルサイズ 50 µm 50 µm
ウェル容量 (大容量モード時) 1.6 × 107 e− 1.6 × 107e−

読み出しノイズ ∼ 2400 e− ∼ 2400 e−

表 7.7: Boeing 256 × 256 Si:As BIBおよび、Si:Sb BIB検出器の基本性能 (Keller et al. 2003,
SPIE Vol. 4857, p29)

6BIB 検出器はランダムな感度ゆらぎを持つため、S/N は量子効率 η の 1/2 乗に比例せず、ゆらぎ項 β
で補正した Detective quantum efficiency (DQE) = η/β の 1/2 乗に比例する。従って、BIB の場合、感
度計算には η のかわりに DQE を使う必要がある。
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図 7.18: 23 – 40µm帯の大気の透過率曲線。(赤) チャナントール (TAOサイト) の水蒸気量の少
ない日、上位 10%のデータ; PWV = 0.38mm。(緑) チャナントール、上位 50%のデータ; PWV
= 0.85mm。(青) ハワイ マウナケア、上位 10%のデータ; PWV = 0.91 %。上部の黒線は、チャ
ナントールにおいて 30µm帯で比較的大気の透過率の良い波長帯 (大気の窓) を示している。
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図 7.19: Boeing 256×256 Si:As BIB および 256×256 Si:Sb BIB の Detective Quantum
Efficiency (DQE)。Boeing 社測定。SOFIA FORCAST チームWeb サイトより。両検出器は
anti-reflection (A/R) コート処理を行なえば、この図よりも量子効率が向上しフリンジ強度が減
少することが報告されている (Heter et al. 1998, SPIE 3354, 109)。

検出器読み出しシステム

高レートで発生する画像データを効率的に処理するため、オンボードメモリ上での複

雑な画像演算機能と、高速な逐次転送機能を持つ検出器読み出しシステムの開発を行う。

10–20µm帯の撮像観測 (R ∼ 10) の場合、強い背景光による検出器の飽和を防ぐため、
１画像あたり 25–50 msecで積分を切り上げる必要がある。30µm帯では 20µm帯より
も多くの背景フォトン (単位波長あたり) が入射するが、30µm帯の大気の窓は狭く、観
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測には狭帯域フィルターが使用されるため、検出器の飽和時間は 20µm帯観測時と同程
度の ∼50msecと推定される。したがって、10–20µm帯観測用の検出器読み出しシステ
ムと同じシステムを使って、30µm帯観測が可能である。

256×256ピクセルの検出器を 16-bit A/D コンバータで読み出す場合、データ発生レー
トは 5–10 Mbyte/sec (18–36 Gbyte/hour) となる。このような高いレートで発生する
画像データ全てを計算機へ断続的に転送するには、非常に高速なバスを必要とし、また、

計算機自身にも大きな負荷を与える。そのため TAO用中間赤外線装置の検出器読み出
しシステムでは、検出器読み出しボードにメモリ上でチョッピング画像の差引や加算等

の 1次処理を行う機能を持たせることにより、計算機へ転送するデータレートの低減を
実現する。更に、データ転送のために 1時的に観測 (積分) が中断しないよう、画像取得
中であっても画像データ発生レートよりも速いレートで、読み出しボードから計算機へ

データ転送が可能な逐次転送機能を実装する。これらは COMICS用に開発した読み出
しシステムを発展させて開発を行う。

中間赤外線の分光観測では、大気の輝線の波長帯がいち早く飽和するため、他の波長

ピクセルに十分な光電子が蓄積される前に積分を切り上げなければならないという問題

がある。これに対しTAO用中間赤外線装置の分光観測モードでは、複数回の非破壊読み
出し (マルチサンプリング) を行い、飽和データを除いたシグナルデータ間の変移 dv/dt

から測定量を導出することにより、大気輝線を飽和させることなく、大気の連続光で決

まる時間まで積分が可能な検出器オペレーションを行う。

長波長用光学素子

TAO用中間赤外線観測装置の光学系は大部分が反射系で構成されるが、入射窓・フィ
ルタ・ダイクロイック鏡・グリズムには透過光学材料が必要となる。図 7.20に中間赤外
線帯で透過な光学材料の透過率特性をまとめる。

これまでの中間赤外線観測装置では、一般に 10, 20µm帯兼用の入射窓の光学材料に
KBrが使われてきた。KBrは可視から 20µm帯までの広い波長域において高い透過率
を示す光学材料であるが、22µm以長で吸収が効きはじめる。TAO中間赤外線装置の主
観測波長帯である 24µmにおいては、入射窓に厚み 2cmの KBrを使用した場合、その
透過率は ∼60%まで落ち込む7, 8。従って、24µm帯以長の観測のために KBr以外の窓
材を選定する必要がある。24–40µmで透過する窓材の候補として、CsI、KRS-5、ポリ
エチレンが挙げられる。CsIは吸湿性が強く、吸湿による光学性能の劣化が問題となる。
KRS-5は界面での反射損失が比較的大きい。ポリエチレンは強度が十分でないため窓材

7COMICS による実測値
8透過率 T は、反射率 R、吸収係数 α、材質の厚さ d とした時、T = (1−R) e−α d と表される。
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として使う場合は補強が必要となる。実験室測定を重ね、光学的に安定で窓材として十

分な強度を持つ材料を選定する必要がある。

中間赤外用フィルタには、鋭い波長特性と、透過波長帯が大気の窓にフィットしてい

ることが要求される。これまでに 10–20µm帯のフィルターの実績はあるが、30µm帯
の大気の窓に合わせた狭帯域フィルタ (R ∼ 50) の開発例は無い。Astro-F、Spitzer、
SOFIA等での中-遠赤外線フィルタの経験を基に、地上用 30µmフィルタの開発を進め
ていく。

10–20µm帯と 30µm帯の同時観測、および分光時のスリットビューを行うためにダイ
クロイック鏡による波長分割が必要となる。波長特性の異なる複数種類のダイクロイッ

ク鏡を用意し、観測用途にあわせ選択する。20µmと 30µmを分割するダイクロイック
鏡は FORCASTで開発例がある (Keller et al. 2000, SPIE 4014, 86)。FORCASTの
ダイクロイック鏡はMgO (酸化マグネシウム) を基板として使い、17–24µmを透過し、
25–40µmを反射する。17–24µmと 30–40µmの各々において ∼80%の効率を達成して
いる。

TAO用中間赤外線装置では分光素子に 10–20µm帯において R∼250–1000のグリズ
ムを用いる。中間赤外線帯のグリズムは、Astro-Fが KRS-5を使い R ∼23–38で効率
∼28%の開発例がある。また、比較的効率の良い中間赤外用シリコングリズムの開発も
報告されている (Ershov et al. 2003, SPIE, 4850, 805等)。いずれの場合も、高い分散
を実現することが課題となる。
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(1) CsI

(5) KBr

(2) KRS5(3) Polyethylene

(4) Silicon

a

b

(9) KCl
(8) ZnSe

(12) Ge

(6) MgO
(7) Magnesia

(11) Mica

(10) Se

図 7.20: (上) 30µm帯を透過する物質の透過率。(下) 10–20µm帯を透過する物質の透過率。(1)
CsI 5mm 厚。(2) KRS–5 2mm 厚。(3) ポリエチレン。a:0.1mm 厚。b:1.02mm 厚。(4) シリ
コン 2mm 厚。(5) KBr 5mm 厚。(6) MgO 5.5mm 厚。(7) マグネシア 10mm 厚。(8) ZnSe
6mm厚。(9) KCl 10mm厚。(10) Se 1.69mm厚。(11) マイカ 8µm厚。(12) Ge 2mm厚。(3)
は基礎物性図表、それ以外は Handbook Of Infrared Optical Materialsより。
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7.3 可視広視野分光撮像装置

可視光領域の運用当初の観測装置として、視野約 15′ 角の分光撮像装置を計画してい
る。マゼラン望遠鏡では視野 30′の可視多天体分光器 IMACSが稼動をしているが、TAO
望遠鏡では大気の透過率の差が大きい近赤外線から中間赤外線の装置に重点を置き、可

視領域では基本的な観測ができる装置をまず製作し、予算に応じて拡張していく。望遠

鏡の視野は 15′より広いので、将来的には望遠鏡の視野を活かすような多天体ファイバー
分光器などを追加する可能性もありうる。

7.3.1 可視分光撮像装置

ナスミス焦点に取り付け、視野直径約 15′ の光を一度コリメートし、瞳位置付近にグ
リズムやフィルターが配置できるようにする。カメラレンズは F/2.5 とし、15 分角を
4096×2048画素、画素サイズ 15µm角 (0.′′20/画素) の CCD 2個で覆う。将来的に観
測効率をあげるため入射光をダイクロイックミラーで 2方向に分けられるようにしてお
き、可視波長域をほぼ二分割して、それぞれを別の CCD 2個に結像させるような拡張性
も残す。拡張すれば、例えばすばる望遠鏡の低分散分光器 FOCAS (視野 6′φ) に比べ、
視野の広さの点で 8倍、2バンドの同時性で約 2倍、高い効率となる (ただし積分時間は
主鏡の面積比に応じて約 1.6倍余分に必要である)。高いサーベイ効率は、近赤外線サー
ベイを行った際に行うことが必要となる、可視光領域の分光観測の際に重要となる。

波長域としては 365nm∼1000nm程度とし、分散素子としては２種類のグリズム (波
長分解能は低分散グリズム: λ/δλ = 1000、中分散エシェル:λ/δλ = 10000 、いずれも
0.′′4スリット幅の時)を用意し、中・低分散の観測に対応する。スリットについてはロン
グスリットの他、マイクロシャッターを使った多天体マルチスリット機構を用意し、低

分散モードでは 100天体以上の同時分光観測が行えるようにする。
観測モードの拡張性としてはファブリペローエタロンと次数選択フィルターを追加し

て狭帯域撮像を可能としたり、スリット部分にイメージスライサーを設置して面分光で

きるようにする可能性を検討中である。これらはいずれもすばる望遠鏡の共同利用観測

装置にはない観測モードであり、すばる望遠鏡と相補的な観測を可能にする。
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7.4 プロトタイプ分光器・カメラの開発

以下に述べる２つの観測装置は、元々は別の観測計画を目的として開発され、観測に

用いられているが、その性能は 5000mの高地での観測に適しており、TAO望遠鏡の性
能評価及び観測条件の測定などにも有効である。そこで、我々の機器開発の現状と実績

を紹介する意味も兼ねて、簡単に述べる。

7.4.1 可視・赤外多色カメラ

これはハワイマウイ島の 2ｍ望遠鏡 (MAGNUM望遠鏡) の観測装置として開発され
た、可視から近赤外にかけての多色カメラであり、現在、MAGNUM計画に沿って、活
動銀河核の多波長モニター観測を 1年以上にわたって継続している。
このカメラの特徴は可視光と赤外線をビームスプリッタで分けそれぞれの検出器を搭

載することで、可視と赤外線の同時撮像が行なえることである。可視用検出器には SITe
CCD (1024×1024画素)、赤外線検出器には SBRC InSb (256×256画素)、を採用して
いる。これにより観測波長範囲は 0.35 ∼ 2.2 µm と１桁近い広さをもち、目的とする活
動銀河核の降着円盤起源の放射とその周辺の高温ダスト起源の放射の両方を同時にとら

えることができる。

また無人自動観測、リモート制御の実現を前提としてこのカメラは開発されている。そ

こで多種類のステータスを取得し監査することで常にカメラの動作状態を把握し、さら

に停電およびその後の復旧に備えて真空装置を同架し完全なリモート制御によって観測

準備をすることができるようになっている。観測ソフトウェアは望遠鏡やドーム、カメ

ラの 2 つの検出器を統合的に制御し、スケジューラと合わせて円滑な自動観測を実現し
ている。

7.4.2 赤外エシェル分光器

４台のクロスディスパーザを切り替えることで、0.9–2.5 µmの全波長域のデータを切
れ目なく取得するために開発された分光器である。検出器としては NICMOS3 アレイ
(256× 256素子) を用いている。図 7.21に主要仕様、内部構造、効率等を示す。
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図 7.21: 赤外エシェル分光器の仕様など
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第8章 施設およびサイト整備

チャナントール山は ALMA 建設地の平原 (標高 4800–5000m) から 600m ほどそびえ
立っている孤立峰である。その山頂を整備し、そこに TAO望遠鏡を建設する。以下で、
現在検討している山頂施設及びサイト整備の概要を示す。

8.1 道路拡張

現在、調査用の道路の建設を進めている。そのための地質調査を 2003年 9月に行っ
た。標高 5100–5200mの地点 (５ヶ所) で試掘を行い、地質のサンプルを採取した。試
掘は５ヶ所とも 50–60cmの深さで固い岩盤にぶつかった。したがって、道路を敷設する
ためには、ブルトーザーで土砂を削るという方法のみでは困難 であることが判明した。

図 8.1に予定ルートの平面図を、表 8.1に道路の仕様を示す。
この調査用道路は、四輪駆動のピックアップトラックでの調査用機材の搬入などのた

めのものであり、望遠鏡、ドーム、施設等の本建設には使えない。したがって、本計画

の初期段階においてこの調査用道路を拡幅 (別ルートでの一部新設を含む) する必要があ
る。本道路の仕様については、まだ確定していないが、上記調査用道路に比べて、勾配

をより緩やかに、道路幅を 8m以上にするなどが必要であり、道路長も長くなると考え
られる。なお、現地は午後から夜半にかけて強い西風が予想される (気象調査等を参照)。
したがって、調査用道路についてもそうであるが、特に冬季の雪の影響を避けるために、

道路はできるだけ北及び東面に敷設する。

最大勾配 12%
平均勾配 10%以下
道路幅員 4m
法面角度 (岩盤部) 80度
法面角度 (その他の部分) 60度
最小曲率半径 40m
道路長 6.4km
整地 土砂を敷きグレーダーで微調整後ローラー転圧仕上げ

表 8.1: 調査要道路仕様
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図 8.1: 調査用道路の予定ルート

8.2 サイト基礎

山頂のどの程度の面積を望遠鏡ドーム及び諸施設建設のために整地するかについては、

施工の現実性も含めて、まだ十分な調査を行っていない。一つの案を図 8.2に示す。

8.3 ドーム下部及び制御棟 (蒸着室等を含む)

8.4 ドーム上部

ドームについては望遠鏡の光学系・機械構造が決定していないので不定要素はあるが、

口径 25m ドームを考えている。強風に対して強い構造であることを考慮する必要があ
る。一つの案を図 8.3に示す。

8.5 発電水道施設

上記以外に、電気、水道、ネットワークなど観測所を維持するために必要不可欠な諸

施設がある。眼下にALMAがあるとはいえ、できるだけ独立した運用のためには、自前
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図 8.2: サイト配置案

での諸施設の保持が望ましい。

8.6 研究宿泊施設 (サンペドロ・デ・アタカマ付近)

上記の山頂施設の他に、サンペドロ・デ・アタカマ付近に研究宿泊施設が必要である。

リモート観測が軌道に乗れば、夜間山頂に上がることはないが、ここから観測を監視す

る。さらに、天文台の維持等のためのスタッフの滞在スペース、望遠鏡・観測装置の保

守のための実験室・倉庫、来訪者滞在のためのスペース等に使われる。

以上の諸施設の建設予算及び年次計画については、概算要求の項にまとめて示す。
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図 8.3: ドーム案
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第9章 概算要求［予算額、年次計画］

9.1 予算額

総費用 (総額約 77億円) の内訳と年次計画を表 9.2に示す。これは、マジェラン望遠
鏡での実績を参考に、高地での作業を考慮して導出している。

9.2 年次計画

TAOの建設には 6年間を予定している (表 9.1に概要をまとめる)。現在、この 6年
計画に含まれる、サイト調査、光学系の検討、観測装置の検討をできる限り行っている。

表 9.1: 年次計画表
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第10章 運用体制

10.1 研究・運用に必要な人員

TAOを運用するためには、表 10.1の人員が必要であると考えている。表 10.1のTAO
運用のために必要な人員は望遠鏡のリモート制御立ち上げ期を想定している。リモート

制御が計画通りに機能すれば、現地の人員は見直せるかもしれない。

名称 人員 勤務地 雇用形態 ∗ 機能

台長・副台長 3∗∗ チリ/三鷹 三鷹雇用 現地の統括と三鷹との調整
観測運用担当 3∗∗ チリ/三鷹 三鷹雇用 観測の実施と観測計画の作成
望遠鏡担当 1 三鷹 三鷹雇用 望遠鏡の改良
電気系担当 1 三鷹 三鷹雇用 電気系の改良と観測装置の開発
機械系担当 1 三鷹 三鷹雇用 機械系の改良と観測装置の開発
ソフトウェア担当 1 三鷹 三鷹雇用 ソフトの改良と観測装置の開発
サイト主任 1 チリ 三鷹/チリ雇用 現場での統括
電気系管理者 1 チリ 三鷹/チリ雇用 現場での電気系の保守と改良
機械系管理者 1 チリ 三鷹/チリ雇用 現場での機械系の保守と改良
ソフト系管理者 1 チリ 三鷹/チリ雇用 現場でのソフト系の保守と改良
観測装置管理者 2 チリ 三鷹/チリ雇用 現場での観測装置の保守と改良
望遠鏡オペレータ 4 チリ チリ雇用 望遠鏡の運転と観測補助
事務員 2 三鷹 三鷹雇用 事務、台長秘書など

2 チリ チリ雇用
運転手 1 チリ チリ雇用 車の運転、物品購入
警備員 3 チリ チリ雇用 門番、夜間警備
清掃員 2 チリ チリ雇用 観測所とサイトの清掃

* チリ雇用については、チリ大学 (または CONICYT) などに現地法人 (人材派遣会社のようなも
の) を作ってもらい、そこを通す必要がある。これは、校費の支出方法と、直接の雇用関係を避け
るという２つの問題解決のためである。例えば、すばるでも、現地 (日本人も含む) での雇用の際
には、RCUH (Research Corporation of the University of Hawaii) を通している。
**　計６名のうち、2–3名がチリ常駐

表 10.1: 必要と予想される人員
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10.2 TAO天文台の運用・維持・管理

1. 組織

(a) 所長委員会 (週１回; 現地)

• メンバー: 所長 (または副所長) ＋ Astronomer (1–2 名) ＋ Engineer
(1–2名; 現地雇用)
場合によっては日本側スタッフを含めたＴＶ会議

• 討議項目: 大方針の決定、対外交渉、日本との連絡、観測計画の方針

(b) 運用委員会 (週１回; 現地)

• メンバー: 所長 (または副所長) ＋ Astronomer (1–2 名) ＋ Engineer
(1–2名; 現地雇用)＋Technician (3–5名; 現地雇用) ＋Officer (1–2名;
現地雇用)＋ポスドク、大学院生

• 討議項目: スケジュールの確認 (年間、月間、次週)、技術的問題点の議
論とその対処

(c) 観測会議 (年数回; 三鷹)

• メンバー: 天文センター長 ＋ 天文センタースタッフ ＋ 全国の共同研究
者＋ 技術者 ＋ ポスドク、大学院生

• 討議項目: 観測経過報告、観測提案の検討、研究結果の報告・検討

2. 年間スケジュール

(a) 観測時間

(b) 定期的技術時間

• 蒸着 (年１回程度)

• 光学性能確認 (年数回)

• 機械メンテ (年数回)

(c) 不定期技術時間

• 観測モード切替 (装置交換–主に PI装置)

• 故障に対する対処
• 望遠鏡改修・改良
• 装置メンテ・開発

3. Operationの体制
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(a) 観測者 (原則として日本からのリモート観測)

(b) 望遠鏡オペレーター (原則として山麓研究施設から監視; 1–2名)

(c) 技術者 (必要に応じてデイクルーとして数名が山頂に上がる)

観測時間の割り当て

ここに示したような従来の共同利用観測とは異る哲学に基づく運用体制を考えている

ため、TAO望遠鏡を利用する人々の所属研究機関別の具体的な時間配分比率を明示する
のは困難が伴う。しかしながら、イメージを得るために強いて予想してみると、結果と

して、運用の主体となる東大と京大とで全体の半分を、地元であるチリには 10%を、残
りを他の大学などで分けあうということになるのではと予想している。

図 10.1: TAO 望遠鏡運用時の研究機関別時間配分のイメージと他の主な光赤外共同利用望遠鏡
の時間配分
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図 10.2: 暮れなずむアタカマ高原

図 10.3: 茜に染まるチャナントール山
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第11章 他大学との協力関係

11.1 大学望遠鏡の必要性

<大学での研究とは？ >

人類の認識の前進、環境の変化に対して着実な進展を目指すためには多様な研究スタイ

ルが必要である。現在、日本の自然科学研究は、主に、大学、国立研究機関、さらには

企業の研究所などで行われている。特に、国立大学と国立共同利用研究機関との関係は、

その時々の様々な要因に影響されてきた。しかしながら、普遍的に大学 (のみ)が担うべ
き役割は存在する。その役割とは、長期的な展望、戦略を基に、研究の土台を作ること

である。さらに、あえて言えば、予想のできない扉を開くことである。例えば、次の種

類の研究を模索することは極めて重要であり、大学でのみ可能である。

• 研究の方法論を模索・確立すること。

• 長期の系統的な観測が必要な研究テーマを実行すること。

• 先端的な技術開発を、失敗をおそれず試みること。

これらを汎用型共同利用望遠鏡で行うことは難しく、効率も悪い。多くの失敗 (それが予
想だにできなかったような新しい扉を開く)、科学的・技術的な豊富な経験の蓄積が、自
然に対する思索を真に深く広くする。その一方で、世界と対等に、火花を散らして競争

できる次世代の超大型装置の建設へとつながる。

<次世代を育てる大学院教育の場としての大学望遠鏡 >

研究者としての将来を決定づけるのは、本人の資質を別にすれば、20代の大学院時代の
経験・環境である。現代天文学の最先端までの高度な理解・経験を、丁寧に身につける

には、失敗をおそれずに、自分の手を動かし、考えたことを何でも試してみることが必

要である。十分な時間を確保して、観測天文学でこれを実行する場が、「大学天文台」で

ある。さらに、レベルの高い研究者を育てるためには、単なる演習ではなく、実際に一

流の成果をあげ、これを学位論文にまとめ上げ、達成感を実感できることが重要である。

このような場で 20代を過ごした若手が、明日の日本の科学技術を世界を舞台に発展させ
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てくれる。このために我々の東京大学アタカマ天文台が担う役割は極めて大きい。そし

て、その役割を十二分に果たすためには、望遠鏡の検出能力が十分高く、アイデア次第

では第一級のデータが取得できることが必要である。

<なぜ、今、東大か？ >

以上で、日本の天文学において研究・教育の両面で大学が重要な位置を占めていること

を述べたが、それでは、なぜ、東京大学なのか。まず、日本の国公立大学の中で宇宙科

学関連の専攻を有する大学は５校あまりあるが、東京大学 (天文学専攻と天文センターを
合わせて)が最も規模が大きい。特に以下の３点の理由により、東京大学で本計画を進め
ることが最も適切である。

1. 望遠鏡建設・運営及び機器開発の実績：東京大学の天文グループは旧東京天文台時
代を別にしても、中小規模の望遠鏡を国内外に建設・運用し、多くの実績を上げて

いる。例をあげると、旧東京天文台から引き継いだ形ではあるが、木曽シュミット

望遠鏡がある。近年、大型 CCDカメラ、赤外カメラなどを開発し、全国共同利用
と共に、東大独自のプロジェクトを進めている。さらに、広視野電波望遠鏡を野

辺山、チリに設置して、共同利用型大望遠鏡では決してできない、銀河系の広領域

データを集積している。また、ハワイマウイ島にマグナム２ｍ望遠鏡を建設して、

クウェーサーの大規模な観測を開始している。望遠鏡の建設・運用以外に、装置開

発においても、すばる望遠鏡用を始めとし、地上・スペース両面において多くの開

発実績を持つ。

2. 天文学教育研究センターの設立趣旨：旧東京天文台が国立天文台へと改組された際
に設置された天文センターは、三鷹に設置され、観測・装置開発に重点を置いてい

る。あえて言えば、将来「東京大学理学部天文台」として、上の項で述べたように、

大学固有の観測施設を有し、基礎的研究と教育との両面において十二分の役割を果

たすべく設置されたと考えている。設立から 10有余年を経た現在、木曽シュミッ
ト望遠鏡を遙かに上回る規模の観測施設が必要不可欠である。我々は、今までの期

間を本計画実行のための準備期間と位置づけ、多くの経験を蓄積してきた。

3. 多くの大学院生：東京大学大学院には毎年 20名程度の大学院生が入学している。
これは他大学に比べて圧倒的に多い。将来、全国の宇宙科学系大学が教育の面で協

力することを視野に入れると、まずは質量共に圧倒している大学院生を有する東京

大学で本計画を進めることは、極めて理にかなっている。我々の大きな前進が、日

本全体の大学院教育の充実に貢献できると信じている。
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本計画は、本来、天文センター及び天文学専攻が一体となって推進すべきものである。

東京大学の天文グループは、天文センターと本郷の基盤講座である天文学専攻より成る。

天文学専攻は理論的研究に重点を置き、基盤講座として大学院・学部の教育にあたって

いる。この両者が役割分担をしつつも、東京大学天文グループとして緊密な協力を基に

計画を推進するよう議論を重ねている。

11.2 国内の他大学などの研究機関との協力に関する基本方

針

TAOプロジェクトと大学など国内の他研究機関との協力に関する基本方針は次の通り
である。

1 TAOの建設維持管理は、原則として東大が行う。

2 TAOの運用は、原則として東大が行う。

a 観測時間の割り当ては、機械的に何％かを他機関に割り当てることはしない。大型
プロジェクトや野心的な萌芽的プロジェクトに重点をおく。

3 研究 (天文学、装置開発、データ解析など)は、全国の研究者と共同研究を行う。

a 近い将来、TAOの主要研究テーマや観測装置開発計画を公表し、これらを中
心とした共同研究を呼びかける。

b 観測データは、観測終了後できるだけ早い時期に Archiveとして公開する。
Archiveの運用を天文台などの他機関にまかせる可能性も考える。

4 教育に関しては、他大学の大学院生も積極的に受け入れる。東大と他大学を合わせ
て博士論文を年間 10篇生産するのが目標。
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11.3 本計画を支持していただいている大学

2002年 7月現在、以下のリストにある 70の大学の研究者の方々からの賛同をいただ
いている。また、今後計画の進展に伴い様々な形での共同研究を行うことを希望する大

学の方もおられ、いくつかの大学からは計画の推進にも協力を表明していただいている。

北海道大学理学部　

北海道教育大学函館校

北海学園大学工学部

弘前大学理工学部

岩手大学人文社会科学部

東北大学理学部

東北学院大学教養学部

山形大学理学部

福島大学教育学部

新潟大学理学部

筑波大学物理学系

千葉大学理学部

宇都宮大学

群馬大学教育学部

埼玉大学理学部

獨協大学外国語学部

東京工業大学理学部

東京学芸大学教育学部

お茶の水女子大学理学部

一橋大学社会学部

電気通信大学電気通信学部

東京都立大学理学部

東海大学総合教育センター

上智大学理工学部

早稲田大学教育学部

法政大学工学部

立教大学理学部

専修大学法学部

駒澤大学文学部

東京商船大学商船学部

青山学院大学理工学部

日本大学理工学部

日本女子大学理学部

國學院大学文学部

杏林大学保健学部

明治学院大学法学部

神奈川大学工学部

名古屋市立大学自然科学研

究教育センター

愛知教育大学教育学部

岐阜大学工学部

和歌山大学教育学部

福井大学工学部

京都大学理学部

京都大学工学部

京都大学基礎物理学研究所

京都産業大学理学部

京都薬科大学物理学教室

同志社大学理工学研究所

同志社女子大学生活科学部

大阪大学理学部

大阪教育大学教育学部

大阪府立大学総合科学部

近畿大学理工学部

関西学院大学理工学部

神戸大学大学院自然科学研

究科

岡山理科大学総合情報学部

広島大学理学部　

山口大学理学部

下関市立大学経済学部

香川大学教育学部

愛媛大学理学部

九州大学理学部

福岡教育大学教育学部

大分大学教育福祉科学部

長崎大学教育学部

熊本大学理学部

熊本学園大学商学部

九州東海大学工学部

宮崎大学工学部

鹿児島大学理学部
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11.4 天文学研究連絡委員会

天文学研究連絡委員会から以下の支持を得ている。

11.4.1 天文研連特別議事録

2003年 4月 23日

日本学術会議　天文学研究連絡委員会 特別議事録

２００３年４月２３日

天文学研究連絡委員会委員長　池内　了

「大学における光赤外線観測天文学の研究基盤の強化について」

(はじめに)

第１８期日本学術会議天文学研究連絡委員会は、いくつかの大学が相互の連携およ

び国立天文台との協力のもとで立案・推進中の光赤外線望遠鏡計画全般に関し、数

度にわたって審議した。その結果、わが国の天文学研究と科学教育におけるこれら

の計画の重要性に鑑み、わが国の全天文学を代表する本委員会の総意として、以下

の特別議事録を残すことを決定した。

記

(すばる望遠鏡と大学望遠鏡)

　国立天文台がハワイに設置したすばる望遠鏡の優れた性能と観測成果は、現在世

界的に高く評価されており、わが国のみならず国際的な天文学の推進に大きな役割

を果たしつつある。しかしその一方、大学における天文学の観測施設や研究設備

は、わが国では依然として遅れたまま強化されてこなかった。欧米では、それぞれ

の国で複数の大学が優れた望遠鏡を有し、国立施設の大望遠鏡と競いあるいは連携

を図りつつ優れた教育や先進的開発研究を進めている状況と引き比べれば、それと

の落差は大きいと言わざるを得ない。

(大学望遠鏡の重要性)

　わが国における光学赤外線天文学の総合的な発展のためには、大学共同利用機

関である国立天文台による中枢的大型望遠鏡の建設に加え、大学における特色あ

る望遠鏡・観測施設の充実による研究基盤の強化という、２本の柱が必要である。
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大学における適切な望遠鏡・観測施設の存在は、新たな可能性を開く萌芽的研究、

特色ある観測装置の開発、大学院学生の教育、すばる望遠鏡による優れた成果の創

出にも、不可欠だからである。すばる望遠鏡はただ一つであるため観測時間をめぐ

る競争は極めて厳しく、これらの目的 (大学院生の教育、萌芽的研究、観測装置の
開発) に使用することは容易ではない。自然を探求する科学の推進には、最先端を
開拓する高いピークと、それを支えつつ新たな方向や若い人材を育てる広い裾野の

両方がなければならないことは、先に延べた欧米の例を見るまでもないであろう。

裾野を形成する大学が、大学院教育や特色ある研究を進めるため独自の望遠鏡を持

つことの重要性については、すでに 1994年の日本学術会議天文学研究連絡委員会
報告『２１世紀の天文学長期計画』において深く検討され、強調されてきたところ

である。また 2000年文部省学術審議会特定研究領域推進分科会宇宙科学部会報告
『我が国における天文学研究の推進について』においても、同趣旨の勧告がなされ

ている。

(状況改善の試み)

　近年、各大学においては、天文学および関連分野の研究者が科学研究費補助金な

どの競争的資金や国際協力により、小型の特色ある望遠鏡による研究を進めるな

ど、状況を少しでも改善する具体的努力が積み重ねられてきた。その例としては、

東大のハレアカラ 2ｍ望遠鏡による活動銀河核の可視赤外線長期モニター観測、名
古屋大学の南アフリカ 1.4ｍ望遠鏡による大小マゼラン星雲、銀河中心部および星
生成領域の赤外線探査がある。また広島大学は国立天文台から 1.5ｍ赤外シミュ
レータを移管してガンマ線バースト現象の観測を行う計画を推進し、名古屋大学と

国立天文台は、中国と協力して 2ｍ級赤外線望遠鏡を中国適地に設置し、東アジア
地域における天文学共同体制構築のステップとする計画を検討している。しかし、

これらはあくまで競争的資金や自助努力の範囲にとどまるものであり、規模として

も目的としても、大学の基盤を本格的に強化するものではなかった。

(基幹３大学による望遠鏡計画)

　このような状況のなかで、現在、東北大学、東京大学、京都大学は、それぞれに

特色ある本格的望遠鏡計画を立案し、概算要求によってその早期実現を図る体制を

整えている。わが国の基幹大学が本格的かつ最新の望遠鏡施設を持つことは、す

でに述べてきたように当該大学のみならずわが国の天文学にとっての宿願である。

本委員会では、連携して光赤外線観測天文学の研究基盤の強化を進めようとしてい

るこの三つの計画について、その意義と緊急性を審議した。

(東京大学の望遠鏡計画) 　東京大学の 6.5ｍ望遠鏡計画は、国立天文台が推進中のアル
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マ計画のサイトに近いチリの標高 5600ｍ高地に、赤外線観測に最適化した望遠鏡
を設置するものである。望遠鏡サイトとして世界最高の標高という好条件を利し

て、高赤方偏移の天体を観測し、すばる望遠鏡や ALMAと連携して、宇宙初期の
歴史の解明を目指す。

(京都大学の望遠鏡計画)

　京都大学の 3.5ｍ望遠鏡計画は、新技術による軽量望遠鏡を西日本で最高の観測
サイトである国立天文台岡山天体物理観測所内に設置し、すばる望遠鏡や我が国の

赤外線衛星 Astro-Fとの連携により、宇宙の突発現象の分光学的追求と星形成史
の解明を目指す計画である。また、西日本の多くの大学と密に連携し、西日本にお

ける天文学の教育研究の拠点を形成する。

(東北大学の望遠鏡計画)

　東北大学は、2ｍ望遠鏡を福島県の好条件のサイトに設置し、近傍宇宙の暗黒物
質の分布を明らかにする計画である。そのため国立天文台との共同開発による赤外

線カメラを取り付け、広視野赤外線サーベイに力点をおいたプロジェクト指向の強

い計画である。また東日本では最初の本格的望遠鏡施設として、地域の大学と連携

し、東日本の天文学教育研究の拠点とする。

(基幹 3大学の望遠鏡計画の評価)

これらの望遠鏡計画は、各大学独自の斬新な研究計画を目指すと同時に、望遠鏡の

サイズ・機能からも、相補的なものとなっている。またすばる望遠鏡と密接に連携

してそれぞれ特色ある探査的プロジェクトを強力に進めることを基本とし、すばる

望遠鏡との相補性や、探査結果をもとにすばる望遠鏡を用いてより高度な観測成果

を目指しているところも、優れた点である。さらに、地域性と大学間の連携を重視

し、強力な教育拠点とすることで、次世代を担う人材の育成、および新たな可能性

を開く機器の開発研究や萌芽的研究、技術力の育成等、大学の教育研究基盤の強化

の要請に応えるものとして位置付けられている。

(国立天文台・大学間の協力)

　これら３計画は、それぞれにサイト調査、望遠鏡設計と技術開発、観測装置の共

同製作など、国立天文台との密接な協力のもとで進められている。また３大学相互

の役割分担や相互協力についての協議・協力関係の構築も具体化しつつある。さら

に、それぞれに地域・関連大学との協力体制を光学天文連絡会 (光天連)など広い
研究者コミュニティを中心に組織しつつあり、法人化後の大学のあり方に新たな方

向性を打ち出すものとしても評価される。
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(結論)

　東京、京都、東北３大学の望遠鏡計画は、すばる望遠鏡も含めて相互に不可欠な

機能を補い合いつつ、わが国に切望されてきた大学の観測的基盤と天文学教育の強

化を実現するものとなっている。同時に、すばる望遠鏡のより有効な利用と高い成

果、大学間の新たな協力などを実現するものであると考えられる。すばる望遠鏡な

どの活躍で広がりつつある宇宙と自然への興味を受け止め、それぞれの大学の教育

と研究上の特色を最大限に活かしてゆく道であろう。

　以上の視点から、日本学術会議天文学研究連絡委員会は我国の天文学コミュニ

ティの総意を代表して、これらの計画が順次、早期に実現することを強く望むもの

である。
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2005年 5月 18日

日本学術会議　天文学研究連絡委員会 特別議事録

２００５年５月１８日

天文学研究連絡委員会委員長　池内　了

「大学における光赤外線観測天文学の推進について」

(はじめに)

第１９期日本学術会議天文学研究連絡委員会は、東京大学と京都大学が相互の協力

および国立天文台との連携のもとで立案・推進中の Tokyo Atacama Observatory
計画 (以下、TAO計画)、及び次世代大型望遠鏡を展望した新技術実験望遠鏡計画
を核とする光赤外線望遠鏡建設計画に関し、その意義と緊急性を審議した。その結

果、わが国の天文学研究と科学教育におけるこの計画の重要性に鑑み、わが国の

全天文学を代表する本委員会の総意として、下記の特別議事録を残すことを決定

した。

記

(すばる望遠鏡と大学望遠鏡)

　国立天文台がハワイに設置したすばる望遠鏡の優れた性能と観測成果は、現在世

界的に高く評価されており、わが国のみならず国際的な天文学の推進に大きな役割

を果たしつつある。大学共同利用機関である国立天文台は、わが国の大学研究者等

に世界的に最先端の観測性能を有するすばる望遠鏡を共同利用装置として提供する

ことで、わが国の天文学の推進に大きな寄与を果たしている。しかしその一方で、

わが国の大学における天文学の観測施設や研究設備の強化は十分ではなく、特に人

材育成の観点からもそれぞれの大学の特徴を生かした基盤的設備の充実が望まれ

る。欧米では、それぞれの国で複数の大学が優れた望遠鏡を有し、国立施設の大望

遠鏡と競い、あるいは連携を図りつつ優れた教育や先進的開発研究を進めており、

それらとの落差は大きい。

(大学望遠鏡の重要性)

　わが国における光学赤外線天文学の総合的な発展のためには、大学共同利用機関

である国立天文台による中枢的大型望遠鏡の建設に加え、大学における特色ある望

遠鏡・観測施設の充実による研究基盤の強化という、２本の柱が必要である。大学

における適切な望遠鏡・観測施設の存在は、新たな可能性を開く萌芽的研究、特色
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ある観測装置の開発、大学院学生の教育、すばる望遠鏡による優れた観測計画の創

出にも、不可欠だからである。

　自然を探求する科学の推進には、最先端を開拓する高いピークと、それを支えつ

つ新たな方向や若い人材を育てる広い裾野の両方が不可欠であることは、先に述べ

た欧米の例を見るまでもないであろう。大学が大学院教育や特色ある独自研究を進

めるために固有の望遠鏡を持つことの重要性については、すでに 1994年の日本学
術会議天文学研究連絡委員会報告『２１世紀の天文学長期計画』において深く検討

され、強調されてきた。また 2000年文部省学術審議会特定研究領域推進分科会宇
宙科学部会報告『我が国における天文学研究の推進について』においても、同趣旨

の勧告がなされている。

(大学望遠鏡の近年の状況)

　近年、各大学においては、天文学および関連分野の研究者が科学研究費補助金な

どの競争的資金や国際協力により、小型の特色ある望遠鏡による研究を進めるな

ど、状況を少しずつ改善する具体的努力が積み重ねられてきた。その例としては、

東京大学のハレアカラ 2ｍ望遠鏡による活動銀河核の可視赤外線長期モニター観
測、名古屋大学の南アフリカ 1.4ｍ望遠鏡による大小マゼラン星雲・銀河中心部お
よび星生成領域の赤外線探査がある。これらは競争的資金や自助努力の範囲で実現

し、大学の基盤の強化に貢献してきた。しかし、さらに、国際的な天文学分野の最

前線で活躍するすばる望遠鏡や、近い将来に完成する ALMAとの連携のもとで、
天文学の新しいフロンティアを拓き、かつその先頭に立つことを可能にする大学発

信の本格的な望遠鏡計画の実現が是非とも必要である。

　このような方向を目指す具体的な大学独自の計画として、地上の観測条件として

は究極的な条件を有する南米チリのアタカマ高地に望遠鏡を設置する TAO計画が
東京大学を中心として進められている。また、将来を見据えた新たな技術の展望を

開くために、国内 (岡山) 設置の新しい概念の実験望遠鏡による研究開発の計画が
京都大学を中心に進められている。これらの計画は当初はそれぞれの独自計画の推

進が行われてきたが、全国の大学間の連携による共同研究的な枠組みをベースにし

た全体計画としてまとまりを持つようになってきた。

(東京大学と京都大学の望遠鏡計画の概要とその評価)

　 TAO 計画は、国立天文台が推進中の ALMA 計画のサイトに近いチリの標高
5600ｍの山頂に、赤外線観測に最適化した 6.5ｍ望遠鏡を設置するものである。望
遠鏡サイトとして世界最高の標高という好条件を利して、高赤方偏移の天体を観測

し、すばる望遠鏡や ALMAと連携して、宇宙初期の歴史の解明を目指す。
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　この望遠鏡計画は、大学独自の斬新な研究計画を目指すと同時に、すばる望遠鏡

と密接に連携してそれぞれ特色ある探査的プロジェクトを強力に進めることを基本

とし、すばる望遠鏡との相補性や、探査結果をもとにすばる望遠鏡を用いてより高

度な観測成果を目指しているところも、優れた点である。さらに、大学間の連携を

重視し、強力な教育拠点とすることで、次世代を担う人材の育成、および新たな可

能性を開く機器の開発研究や萌芽的研究、技術力の育成等、大学の教育研究基盤の

強化の要請に応えるものとして位置付けられている。

　さらに、京都大学を中心として、技術的な側面の研究開発に重点をおいた 3ｍ
望遠鏡を国立天文台岡山天体物理観測所のサイトに設置する。ここでは、次世代超

大型望遠鏡への技術開発研究や機動性を生かした観測課題を追求する。とりわけ、

研削による鏡面製作や分割鏡の新方式制御を目指し、国内産業とも密接なかかわり

を持つ実験望遠鏡として、大学での教育や人材育成に貢献する。

　

(東京大学と京都大学の協力及び国立天文台と他大学との連携)

　 TAO計画は、サイト調査、望遠鏡設計と技術開発、観測装置の共同製作など、
東京大学と京都大学との協力に基づいて進められている。一方、京都大学が中心と

なって国立天文台岡山天体物理観測所・名古屋大学の関連研究室との連携で進めて

いる 3ｍ望遠鏡は、すばる望遠鏡・TAO望遠鏡から次世代超大型望遠鏡構想へと
繋いでいくものとして大変重要な役割を担う。

　地上の大型観測装置計画としては、先にふれた文部省学術審議会の報告にあると

おり、大学共同利用機関における共同利用装置として、アルマ計画の推進及び達成

が最重要課題とされている所でありその認識はかわるものではないが、これらの拠

点大学の観測装置の充実は、人材養成の立場からも日本の天文学の発展を支える基

盤となるものである。従って、これらの望遠鏡計画は、国立天文台との密接な協力

のもとで進められるべきものであるとともに、大学独自の計画を実現する新しい枠

組みのもとでの道筋をつくることも必要である。例えば、大学が中心となって企画

立案する大型・中型計画の評価とその実施、また大学間の新しいタイプの共同研

究・連携研究の実施などが進められるようなシステムが望まれる。

　全国の関連大学との協力体制も光学赤外線天文学連絡会など広い研究者コミュニ

ティを中心に組織しつつあり、法人化後の大学のあり方に新たな方向性を打ち出す

ものとしても評価される。

(結論)

　東京大学と京都大学の密接な協力の基に進められている望遠鏡計画は、わが国に
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切望されてきた大学の観測的基盤と天文学教育の強化を実現するものであると同時

に、大学間の新たな協力などを実現するものであると考えられる。これらの実現は

すばる望遠鏡などの活躍で広がりつつある宇宙と自然への興味をさらに拡大し、日

本全体の大学の教育と研究上の特色を最大限に活かしてゆく道であろう。

　以上の視点から、日本学術会議天文学研究連絡委員会はわが国の天文学コミュニ

ティの総意を代表して、光赤外線天文学の領域において大学が最優先で推進すべき

TAO計画及び新技術実験望遠鏡計画を核とした東京大学と京都大学の計画が早期
に実現することを強く望むものである。
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11.4.2 天文研連委員長談話

図 11.1: 天文研連委員長談話
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11.5 光学赤外線天文連絡会

光学赤外線天文連絡会から以下の支持を得ている。

11.5.1 運営委員会声明

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　２００５年１月２１日

光学赤外線天文連絡会　運営委員会声明

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　光学赤外線天文連絡会 運営委員会

＜声明主文＞

　わが国の光赤外線天文学研究分野が、国内外の天文学研究の進歩・発展に対して

将来にわたって一層の貢献をするために、東京大学及び京都大学双方の新望遠鏡建

設を核とする計画の推進が必要である。すばる望遠鏡の成果を継承・発展させるた

めには本計画のすみやかな実現が強く望まれるものであり、当該大学はもとより、

文部科学省、並びに関連研究者の一層の努力を要請する。

＜日本の光赤外地上観測天文学の現状＞

　すばる望遠鏡から生み出される最新の研究成果は、わが国の光赤外線天文学が世

界の一線に並び、あるいは世界をリードしていることを証明している。この望遠鏡

は、日本の光学赤外線天文学研究者らの長年にわたる強い要請に応えて建設された

ものであり、2000年度から始まった本格的観測によって先端的な研究成果が次々
と生み出されている。われわれ光学赤外線天文学研究者にとって、8.2mの口径を
持つすばる望遠鏡を用いて世界に誇れる科学的成果を達成することが、大きな喜び

であると同時に重要な責務でもある。

　一方、口径 6ｍを越える大型望遠鏡がすでに全世界で 13台稼動し、3台が建設
中である。この事実は少数の大型望遠鏡だけでは学問的要請に十分応えられないこ

とを如実に表している。わが国がすばる望遠鏡以外に口径 2mを越える望遠鏡を持
たないことは、すばる望遠鏡の成功に喜んでばかりはいられない基盤の弱さを示す

ものである。

　他方で、すばる望遠鏡計画において、建設開始の数年以上前から、その成功の鍵

となる新技術開発が進められていたことを忘れてはならない。次世代の大望遠鏡の

成功の鍵は、建設開始以前の周到な技術開発と、次世代の研究を担う若手研究者の

養成である。

186



＜基幹大学望遠鏡の必要性＞

　国家的大計画を遂行する国立天文台などの大学共同利用機関と、これを支える各

大学とは相補的な役割を担う。

　国立天文台のすばる望遠鏡が大活躍する時代にあっては、一方において大学にお

ける観測天文学の教育研究の基盤の強化がきわめて重要である。大学は先端的なサ

イエンスの研究および独創的な新技術開発の核となること、また、それらを担う人

材の育成を行うことが求められている。このことは既に 1994年の天文学研究連絡
委員会の報告書『21世紀に向けた天文学長期計画について』および、2000年 12
月の (旧)文部省学術審議会総会報告『我が国における天文学研究の推進について
(報告)』の中で強調されている。

　つまり、次代を担える若手研究者の養成、変化の激しい最先端研究への臨機応変

の対応、将来の大望遠鏡のための基礎技術開発などは、各大学が担うべき使命であ

る。これらが揃うことで当該分野の学術研究が総合的に発展できるのであって、大

望遠鏡一つあれば済むというものではない。

＜提案されている大学望遠鏡計画＞

　東京大学、京都大学がそれぞれ提案中の二つの望遠鏡計画は、上記のような理

念の下で一体の計画としてとらえるべきものである。両望遠鏡はすばる望遠鏡や

ALMAとの比較では小規模の計画であり、国立天文台よりはむしろ、実力と体制
を備えた基幹大学が担うべきものである。

　東京大学の 6.5m望遠鏡はその中核であり、天文学の最前線を切り拓こうとする
野心的な計画である。未開拓であった波長帯や対象を開拓していく萌芽的研究や、

大規模なサーベイ観測を行って人類の知的財産の一角を担う重要な成果を出すこと

をめざしている。超新星やクェーサーの大規模な近赤外分光サーベイによるダー

クエネルギーの詳細研究や、原始惑星系円盤の中間赤外線詳細撮像などはきわめ

て重要な成果をもたらすと期待される。建設予定サイトはチリ・アタカマの高度

5600mの場所であり、赤外線観測にとって地上最高のサイトの一つであるととも
に、ALMAとの連携観測が容易である。また高い空間分解能と赤外線観測性能を
両立させるため、能動光学副鏡を装備するなどの工夫を行う。東京大学が望遠鏡本

体の建設を行い、京都大学は観測装置の開発とサイト調査を分担する。さらに日本

全国の研究者との共同研究を行うことで、様々な新しいアイデアを生かしながら活

発な観測研究を行う計画である。

　京都大学が提案する国内 3m級望遠鏡はさらにその次の時代の発展を図るもので
ある。このためには観測研究とともに技術開発研究が欠かせないが、上記 6.5m望
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遠鏡やすばるなどの大型望遠鏡は新技術開発に最適とはいえない。従って京都大学

は世界最先端のユニークな技術開発を進めるために 3m級望遠鏡を国内に設置する
計画を提案する。目標は、研削による鏡面製作と分割鏡制御という革新的技術開発

研究であり、国内産業との連携を強化しながら、将来の超大型望遠鏡や宇宙望遠鏡

のための基礎開発となるであろう。また 6.5m望遠鏡等に装着する観測装置の開発
という役割も重要である。また国内に設置される大学望遠鏡という利点を生かし

た、機動性のある研究課題の展開、たとえばコンパクト天体の物理の解明、星間物

質研究の新局面の開拓等でユニークな研究成果が期待される。京都大学を中心に、

国立天文台岡山天体物理観測所、名古屋大学の関連研究グループが共同で望遠鏡建

設を推進する。

＜国立天文台、将来の大型計画との関係＞

　この基本計画の推進は、次世代のより高度な超大型国際望遠鏡の建設とそれに

よって展開されるサイエンスの基礎となり、日本の光学赤外線天文学の基盤を強化

し、国立天文台を中心とした大きな計画に発展していくことが期待され、わが国の

天文学研究の発展のためにきわめて重要なステップである。
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付 録A 外部評価委員会報告書

東京大学大学院理学系研究科天文学専攻及び
同天文学教育研究センターに対する
外部評価委員会報告書

2002年 (平成 14年) 3月

1. はじめに

　本書は、東京大学大学院理学系研究科長、佐藤勝彦教授の要請を受けた下記のメ

ンバーから成る外部評価委員会による、同理学部/理学系研究科の天文学専攻及び
同天文学教育研究センターに関する評価報告書である。本委員会の委員は、いずれ

も佐藤勝彦研究科長より委嘱されたものであり、メンバーは以下の通りである：

奥田治之 (委員長): 群馬県立ぐんま天文台副台長

Jeremy Mould (副委員長): 米国立光学天文台長

池内　了: 名古屋大学教授

海部宣男: 国立天文台長

Robert S. Stobie: 南アフリカ天文台長

Peter A. Strittmatter: アリゾナ大学スチュアート天文台長。

本委員会の任務は、東京大学大学院理学系研究科天文学専攻及び天文学教育研究セ

ンターの教育、研究、組織に関する諸活動を評価し、将来における両研究機関の活

動性の向上及び発展に向けて助言と勧告を与える事である。評価は、天文学専攻と

天文学教育研究センターによって予め準備された「外部評価資料」と、口頭発表の

聴取、並びに、施設の視察及び学生との面談に基づいて行った。

外部評価委員会の日程は以下の通りであった。

2001年 (平成 13年) 12月 12日 (水) 於東京大学天文学専攻 (東京本郷)
午前　外部評価委員会準備会議

　　　発表聴取：一般的背景の概要

　　　　　　天文学専攻の組織と運用
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　　　　　　天文学教育研究センターの組織と運用

　　　　　　教育プログラム

午後　発表聴取：天文学専攻に於ける研究

　　　天文学専攻施設の視察

12月 13日 (木)　　　　　　於東京大学天文学専攻 (東京本郷)
午前　発表聴取：天文学教育研究センターに於ける研究

午後　学生との面談

　　　発表聴取：天文学専攻と天文学教育研究センターの将来計画

　　　外部評価委員会会議

12月 14日 (金)　　　　　　於東京大学天文学教育研究センター (東京三鷹)
午前　まとめのための議論

午後　天文学教育研究センターと国立天文台の視察

　　　報告書作成への外部評価委員会会議

　　　外部評価委員会中間報告 (口頭発表)

2. 評価概要とコメント

　本委員会は、「外部評価資料」と委員会での口頭発表や補足説明の聴取並びに議

論を通じて、日本の天文学の長く輝かしい歴史にふさわしい東京大学天文学グルー

プによる数々の素晴らしい業績に強い感銘を受けた。以下に、本委員会の両組織に

対する評価の纏めを記す。

2.1. 教育

　天文学科・天文学専攻及び天文学教育研究センターは、優秀な学生を集め、国際

的に一流のスタッフを擁して、学部学生、大学院生に対して優れた天文学教育を施

すと共に、日本の若い天文学研究者を数多く輩出してきた。

E1. 学部教育
　学部教育カリキュラムは、天文学と物理学を幅広く覆うように良く配慮されてい

る。特に、天文学科学生にしっかりした基礎物理学の素養を培うという方針は、委

員会として強く支持するものである。　昨今、天文学が急速に進歩し、一般社会の

天文学への関心も急速に膨らんでいるにも拘らず、天文学科学生定員が、過去 50
年もの間変更なく、一年当り僅か 5人から 7人に定められているという事実は驚
きである。実際の入学者は、近年、定員のほぼ倍に増えてはいるが、公式の学生定

員を増やすことが適切である。
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E2. 大学院教育
　大学院における教育課程は、物理学専攻、国立天文台、宇宙科学研究所の協力も

受け、幅広い分野、新分野を覆うように良く配慮されている。これは、近代天文学

が新しい物理学や技術革新と相まって進展して来た事を考えると、非常に重要な事

である。学生との面談において、学部天文学科で既習した内容の講義の幾つかが大

学院課程でも基礎的科目として開講されているという指摘がなされたが、これは、

学生による講義評価システムを導入することで避けられるであろう。

　本委員会は、大学院学生が早い時点から研究プロジェクトに参加し、多くの学生

が期限内に修士課程、博士課程を修了していることに感心した。しかしながら、学

生の研究テーマは、学生の強い意欲や独立心からというより、過去の教育で学生自

身が良く知っている分野に囚われる傾向が見られ、この点が多少気掛かりである。

また、海外の研究者や研究所を訪れたり、他国でポスドクの地位や職を得ようとす

る等の国際的な機会を活用しようという意識が、学生には乏しいように見受けら

れる。

　講義カリキュラムが充実したものであるのに比べて、実験的訓練の密度は、やや

低い。学生実験室の視察からは、学生実験の内容は比較的単純で受動的なものが多

いという印象を受けた。装置の設計やハードウェアの開発など、もっと主体的な実

験が取り入れられることが望ましい。

2.2. 研究

天文学専攻と天文学教育研究センターで行なわれている主要な研究活動は、以下の

分野に大別される：

R1. 銀河天文学と宇宙論

R2. 恒星物理学

R3. 太陽物理学

R4. 電波天文学

R5. スペース天文学

本委員会は、どの研究グループも非常に活発に研究活動を行っており、しかも各分

野の最先端の問題に取り組んでいることに深い感銘を受けた。その多くは国際的

基準から見ても質の高いものであり、幾つかは世界の天文学の最先端に位置してい

る。生産性は一般に非常に高く、幾つかの個別分野では特に高い。以下に記すの

は、上記各分野の研究グループ毎の、国際的に最も良く知られていると思われる研
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究である。

R1. 銀河天文学と宇宙論
　化学進化を取り入れた銀河進化の理論的研究は、銀河進化の基本モデルを提供し

てきた。これを背景にして、数々の観測的な研究がなされてきた。すばる望遠鏡

の有力な観測装置である Suprime-Camを開発し、非常に深くて、統計的にも優れ
た銀河計数観測を成功裡に行ない、宇宙の幾何と銀河進化についての貴重な情報

をもたらした。SDSS (Sloan Digital Sky Survey) やヨーロッパの ISO (Infrared
Space Observatory) プロジェクトにも積極的に参加し、銀河進化の初期状態を探
る新たな方法を切り開きつつある。

　銀河活動核の可視と赤外での光度変化の時間差を測定するという手法は、活動

銀河までの距離を測定するための独立で新しい方法になる可能性がある。ハワイ・

マウイ島のハレアカラには既に口径 2mの望遠鏡が建設され運用が始まっている。
宇宙論的パラメーターに新たな制限をもたらす事が期待される。

　鉄とマグネシウムの比 (Fe/Mg) を新しい銀河年齢の指標とするというアイデア
が提案された。この手法の確立は、現在高い優先度で計画を進めている東京大学ア

タカマ天文台プロジェクトの主要目的である。

R2. 恒星物理学
　超新星爆発と元素合成に関する膨大な一連の研究は国際的にこの分野をリードし

続けている。中でも大きな成功を収めたのは、I型/II型超新星、特に SN1987Aの
理解を深めた事、種族 IIIの大質量星の元素合成、ガンマ線バーストに関連する極
超新星への最近の応用等である。多波長観測と緊密に連携した研究が超新星理論の

確立へと繋がった。

　 GRAPEは革命的な発明であり、多体問題を解明するための最も有力な計算機
となった。GRAPEは世界最速の演算速度 (100Tflops) を達成しており、天文学
のみならず他の科学分野での多体問題の研究に革命をもたらした。

　低温度星の大気や褐色矮星についての理論的研究は、委員会では発表されなかっ

たものの、広く知られているものである。

R3. 太陽物理学
　日震学の研究グループは、日震学や星震学の手法を開発し、それらを用いて太陽

や星の内部構造を解析する事に成功した。これにより、長年に亘る太陽ニュートリ

ノ問題に対して、またニュートリノの物理に対して、貴重な知見が得られた。
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　宇宙磁場の起源や太陽活動の長期変動を解釈するユニークな理論が展開されてい

る。しかしながら、その評価は難しく、その努力に見合う十分な国際的評価を受け

ていない。

R4. 電波天文学
　銀河系及び他の銀河の大局構造を明らかにすることを目的として、野辺山ミリ波

望遠鏡による CO分子観測によって得た高精度の豊富な回転曲線データを用いて、
様々な試みが行われた。これにより、銀河中心での質量集中度や銀河系内の暗黒物

質に関する重要で明確な情報が得られている。小型サブミリ波望遠鏡による銀河系

の北天及び南天でのCO分子のマッピング観測は、小さな装置といえども、適切に
設計されそれが完璧に遂行されたあかつきには、いかに優れた成果を上げる事が出

来るかを示す良いお手本である。小型サブミリ波望遠鏡の観測と機器開発における

成功によって、次の国家的プロジェクトである ALMA 計画の強力な基盤が築かれ
たと言っても良い。

R5. スペース天文学
　スペース天文学グループは、宇宙科学研究所が進めている宇宙空間での赤外ミッ

ションの様々な計画に携わってきた。東京大学グループは、軽量で極低温に冷却さ

れた鏡や赤外分光器といった、中枢部分の開発に多大な貢献をしてきたが、これら

はミッションの成功には欠かせない重要なものであった。これらを用いた星間物質

の研究により、PAH (Poly Aromatic Hydrocarbon) などの新しいダスト成分に
ついての貴重な情報が得られた。このグループは、将来の先進的な赤外ミッション

のための革新的なハードウェアの開発も活発に行っている。

2.3 組織

　東京大学天文学専攻は日本の天文学の教育及び研究において最も長い歴史を持

ち、その発足は東京大学が創設された時である 1877年 (明治 10年) にまで遡る。
天文学専攻は、1888年 (明治 21年) に東京大学の附置機関として創設された東京
天文台と共に、日本における天文学の教育及び研究の中心としての機能を果たして

来た。第二次世界大戦後、同専攻は 3講座で新たなスタートを切り、東京天文台と
緊密に協力して活動を続けてきた。1988年 (昭和 63年) に東京天文台が東京大学
から離れて独立した研究機関となってからは、東京天文台から移管された木曽観測

所を伴い、3つの研究グループから成る、天文学教育研究センターが東京大学理学
部の付属機関として設置された。

　東京大学は日本の国立大学の中で最高の名声を持ち、天文学科・天文学専攻では
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優秀な学生を集め、傑出したスタッフの下に優れた教育が行われている。天文学

科・天文学専攻は傑出した教育組織であり、優れた学生をより高度な教育課程へ送

り、日本の天文学界へ優れた天文学者を輩出している。物理学科・物理学専攻との

緊密な協力の下で行われている教育では、しっかりした基礎物理の素地が確保され

ている。天文学教育研究センターも天文学科・天文学専攻での教育に協力してお

り、とりわけ観測実習の機会を提供している。国立天文台及び宇宙科学研究所のス

タッフの支援や協力も、天文学のより広い分野の最前線に学生を触れさせることに

役立っている。

　研究に関して言えば、天文学専攻及び天文学教育研究センターの活動は重要なも

のであり、国際的に見て非常に高く位置付けられる。天文学専攻及び天文学教育研

究センターのスタッフは、国立天文台や宇宙科学研究所との共同研究を始め、国際

共同プロジェクトにも積極的に関わってきている。本委員会は、多様な分野に及ぶ

彼らの多大な業績に感銘を受け、日本そしてまた世界の天文学を牽引している彼ら

の実績を高く称賛するものである。実際、天文学専攻及び天文学教育研究センター

は、正しく我国最高の教育研究条件に恵まれていると言える。

　教育研究活動の水準を高く保つために、スタッフ人事は公募によって日本全国か

ら慎重に選考されている。また、スタッフの人事異動は頻繁に行われているように

は見える。しかしながら、天文学教育研究センターの最近の事例を例外として、多

くは近隣の機関との間の異動である。

　ところで、教育需要が増え、研究活動が急速に拡大したにもかかわらず、また理

学系研究科・理学部の他の専攻・学科が大きく拡大する中で、東京大学の天文学グ

ループの大きさが 50年以上も変わりがないのは意外であり、現在のこの組織の小
ささは、世界の天文学の急速な進歩とは不釣り合いである。

　 1974年 (昭和 49年) に設立された木曽観測所は、日本における恒星及び銀河天
文学の進展に寄与してはいるものの、晴夜率の点では、木曽は世界の他の天文最適

地に太刀打ち出来ない事を認識しなければならない。

　天文学専攻と天文学教育研究センターとの間では、恐らく地理的に分かれている

ことが一因であろうが、意思疎通や協力は、これまでのところ十分に活発であった

とは言い難い。

　国際共同研究としては、様々な計画やプログラムを通して観測データのみならず

人員や検出器の交換という形で、活発に行われてきた。しかしながら、国際共同研

究が今なお小規模で狭い範囲に限られている事は少々残念である。多くのスタッフ

が海外の研究機関を訪れているが、その多くは短期的なものであり、常任スタッフ
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として海外に定住した者はほとんどいない。他方、外国の研究者で日本の計画やプ

ログラムに関与している者もほとんどどいない。学生の交換もほとんどなく極めて

限られている。このような状況は米国や欧州諸国ではまず考えられないことであ

る。言語や地理的な障壁が高い事は理解出来るが、それでもなお、東京大学という

日本のトップクラスの大学においてさえこの様な状況である事は遺憾である。

2.4 将来計画

　天文学専攻及び天文学教育研究センターは、両組織の教育研究環境に関する困難

な状況を非常に深刻に考えている。この状況を改善するために、天文学専攻と天文

学教育研究センターは共同で、以下の様な改革及び新計画を挙げている。

1. 学部の天文学教育の需要に応え、大学院へ優秀な学生を供給するために、学
部学生の定員を 5人から最低でも 15人に増やすよう努力する。

2. 天文学専攻における実験・観測機能を強化する事を目的に、将来の天文学の
ための技術開発を行う実験天文学グループと、すばる、ASTRO-F そして教
育研究センターにおいて計画中の東京大学アカタマ天文台 (TAO) など多く
の大計画で発生する大量のデータを完全に活用するためのデータ処理グルー

プの、二つの新しいグループの創設を図る。

3. 銀河進化や宇宙論といった観測的研究を更に盛んにする事を目的に、赤外線
観測に最適化した大口径 (6.5m) の望遠鏡 (東京大学アタカマ天文台) を、赤
外線観測に世界で最も適した、チリ・アカタマ高原の標高 5000m以上の地に
建設する。詳細な設計と運用計画については、天文学教育研究センターで広

範に検討中である。

4. 電波天文学を更に広範に推進するために、国立天文台で進展中のALMA (At-
acama Large Millimeter Array) 計画への参加を図る。ASTE (Atacama
Submillimeter Telescope Experiment) 計画への協力や ALMAで用いるサ
ブミリ波検出器システムの開発への参加は、現在進行中である。

5. 木曽観測所を活発にするために、二つの新しい計画を提唱している。一つはド
イツの位置天文衛星DIVA (Double Interferometer for Visual Astrometry)
との共同プログラムであり、このプログラムの下でDIVAで観測された星の視
線速度を南半球のUKシュミット望遠鏡と共同で測定するために、KOSMOS
(Kiso Observatory Schmidt Multi Object Spectrograph) という名の多天
体ファイバー分光器の製作を図る。もう一つは、銀河系及びM31のミラ型変
光星の広範なサーベイ計画である。
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本委員会は、これら全ての提案が妥当なものであり、また両組織の現状を改善し

て、急速に発展する天文学において両組織がこれからも指導的な立場を維持してい

くために、これらの提案は早急に実現されるべきものであると了解する。

3. 勧告事項

　本委員会は、3日間の委員会における発表の聴取と議論を通して、天文学専攻及
び天文学教育研究センターの過去の活動と現在の状況、更なる教育研究活動の向上

を目指して取り組んでいる将来計画を理解した。また本委員会は、天文学専攻及び

天文学教育研究センターのこれまでの多大な業績と、両組織が将来の更なる発展の

ために熱心な努力を払われていることに敬意を表する。

　本委員会は、委員会における議論に基づき、天文学専攻及び天文学教育研究セン

ターの現状の改善と将来計画の実現のために、以下の事項を勧告する。

3.1 教育体制

　天文学科・天文学専攻には、学部学生及び大学院学生のための、広範囲にわたる

優れた教育課程が用意されている。また、本委員会は、東京大学天文学専攻には、

日本の天文学の発展のために優れた天文学者を輩出するという重要な責務がある事

も理解する。しかしながら、次のような明らかに改善が必要である部分も見受けら

れる。

1. 若い学生諸君の天文学に対する強い学究意欲に応え、また大学院生の供給源
として確保するために、学部学生の定員を大幅に、そして緊急に増やす必要が

ある。学部課程については、5人から 15人へ増やすという案は適当である。

2. しかしながら、学生は学部、修士課程、博士課程へと移行する際に研究遂行
の場所や研究分野を変えるよう奨励されるべきである。学部学生を他大学の

大学院課程に進学させたり、他大学からの大学院学生の入学を推奨したりす

ることも重要である。

3. 物理学の素養を培うカリキュラムを、特に実験物理学に力点を置いて、強化
すべきである。

4. 学生は、国際的な天文学の研究環境に適応するべく、英語で意思疎通を行う
能力を身に着ける必要がある。

5. カリキュラムの改善に関しては、学部と大学院間の講義科目の重複を避け、特
に大学院課程ではより内容の進んだ講義やセミナーを開講するなど、学部と

大学院間の調整が必要である。このためには、学生からの講義に対する評価

が役立つであろう。
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6. 学生には、進路相談に応じて貰いたいと切実に思っているようであり、この
要求に応えるべきである。

3.2 研究体制

　本委員会は、天文学専攻及び天文学教育研究センターで行われている研究の質と

その生産性の高さに強い印象を受けた。これらの研究の大部分は世界における天文

学の最前線にある。しかしながら、将来の目標とすべきは、新しい分野の先導や開

拓に挑むことである。そのために下記の方策を採ることを薦める。

1. 現代天文学の多くの分野は、物理学との相互作用の結果生まれたものである。
物理学専攻で活発に行われている研究は、天文学専攻にとっても高い価値を

持つ。両専攻が、より緊密に研究を行うことを薦める。

2. 天文学専攻に新しい血を入れ、且つ天文学研究を全国規模で高めるために、
物理学専攻に見られるように、東京圏を超えて教官の流動性を高めるべきで

ある。

3. 加えて、研究活動の国際的な交流 (人的交流を含む) をより活発にする事が強
く望まれる。

4. 大部分の研究は個人ベースで行なわれて来ており、その成果はそれぞれの努
力に負うところとなっている。研究の活動性を高めると共に、研究のスケー

ルを大きくするために、共同研究をより活発に行う事が望まれる。天文学専

攻と天文学教育研究センターの間に協調関係を築き、共同研究を行うことで、

両者の間から組織としての境界を無くすことが出来るであろう。

5. これまでの研究活動は、その一部は国立天文台と共同で行われて来たとは言
え、伝統的に、理論、観測の研究ともに、専攻の枠組みの中に閉じていた。し

かし、この事は天文学専攻が天文学の新しい動きをリードし難くして来た側

面も持っているように思える。天文学教室は新しい実験グループを作ること

を提案しているが、これは研究活動の革新性を高める事に繋がるものであり、

この提案を強く支持したい。こうした実験の分野の指導者となるべき人材は、

物理学の分野に多い。人事の公募と選考を行う際には、単に分野を特定して

選考するよりも、人物に基づいて行う方がしばしば良い結果が得られるとい

う事に留意すべきであろう。

3.3 組織及び運営体制

　組織の変革を行うことによって、天文学専攻及び天文学教育研究センターは、教

育と研究において常に高い質と生産性を保ってきた。しかし、今日の天文学の急速

な進展を考えると、両組織は組織運営の更なる強化が必要である。
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1. 研究面でのみならず、学部と大学院教育の基礎を固めるためにも、物理学専
攻との繋がりを維持し、更に強化するべきである。同様の事が、国立天文台

及び宇宙科学研究所との繋がりについても言える。

2. これは国立大学に共通する問題ではあるが、支援スタッフ即ち事務職員と技
術職員の不足は、研究設備の運営や、新しい研究活動を始める上での大きな

制約となっている。本委員会は、この現状を大幅に改善する必要を強く訴え

たい。

3. 研究と教育の国際化を進めるためには、スタッフに外国人研究者を加えるこ
と (長期やパーマネントを含め) が効果的である。

4. 東京大学アタカマ天文台計画を成功させるためには、天文学教室と天文学教
育研究センターの間の協力関係を活発にすることが不可欠である。この計画

を実現するため、如何なる組織形態が最良かを注意深く検討し評価するべき

である。

3.4 将来計画

　多数の新しい計画が天文学専攻と天文学教育研究センターから提案されている。

その中で、東京大学アタカマ天文台の建設は最優先の課題である。他にも、規模は

小さいが重要な提案が多くある。以下はそれらの提案に対するコメントであるが、

東京大学アタカマ天文台計画については、より重点的に触れてある。

1. 東京大学アタカマ天文台は、非常に高所に設置するために近赤外の観測性能
が高い点、及び、南天に設置するために「すばる望遠鏡」と相補的であり、且

つ ALMA と強い協力関係を築ける点において、類例の無い観測施設である。
従って、本委員会は、最前線の大学研究設備としての、そして日本の天文学

の新しい財産としての東京大学アタカマ天文台の建設を強く支持する。東京

大学アタカマ天文台からは、活動銀河やクエーサー年代学に留まらず、非常

に多くの成果が生み出されるであろう。なお、東京大学アタカマ天文台につ

いては、以下の点に注意を払うべきである。

2. 東京大学アタカマ天文台の科学上の意義、効果については、さらに広い観点
からの包括的な検討が必要であり、特に、すばる、ALMA、ASTRO-Fなど
との共同研究の有効性を高める様な努力をすべきであろう。

3. 他大学のグループとの協力は 東京大学アタカマ天文台計画を成功させるため
に不可欠であり、共同研究を企画するべきである。

4. 東京大学アタカマ天文台の計画実行と運営については、十分注意深く、より
深い議論がなされるべきである。特に人的支援が計画の成功には不可欠であ
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り、天文学教室と天文学教育研究センターの緊密な協力は欠かせない。両組

織の再編成や融合が必要ではないかと考えられる。

5. 木曾観測所の活性化：様々な研究提案の中で、KOSMOS計画は木曾シュミッ
ト望遠鏡の興味深い利用方法であると言える。しかしながら、木曾観測所の観

測条件は一級ではないため、他の観測サイトとの競争力で劣る面がある。天

文教育への貢献も含めて、将来計画の実行には慎重な検討が必要である。観

測装置の開発に比重を移すことは、将来、東京大学アタカマ天文台等での将

来の活動のために有効であろう。

6. ASTE計画と ALMA計画において国立天文台と共同研究を行う事を強く支
持する。しかし、限られた人的資源の中での、現実的な企画・立案がなされ

るべきである。

7. 新しい実験グループを作ることは将来の装置開発を可能にする。物理学や工
学の才能のある適切な人材を獲得する事が重要である。

以上、個々の研究グループが挙げた将来計画は、いずれも妥当なものであり賛同出

来るものである。しかし、これらの研究計画は単に個人的な視点のみからではな

く、天文学の将来に対する長期的な見通しに基づいて、より慎重に戦略を練り、検

討されなければならない。

3.5 その他

　本委員会は、学生が学習・研究活動を有効に進める上での問題点について、以下

の二点を含む幾つかの指摘を行った。

1. 財政的支援の問題：米国やヨーロッパ諸国の大学院の場合と異なり、日本で
は国家による奨学金は給与ではなく貸与である。

2. 教官と学生との間の交流や他の研究機関との交流は、教育面での改善にとっ
ても研究活動の活性化にとっても有益である。

4. 結論

　我々外部評価委員は、本委員会が東京大学スタッフと学生の協力の下で評価を成

功裡に終わらせることが出来た事を喜びたい。時間的に制約の多い日程であったに

もかかわらず、発表や議論の交換は率直、効果的、且つ生産的に行なわれた。教官

や学生との対話や議論は有意義であった。また、天文学専攻及び、比較的新しい組

織である天文学教育研究センターが、かつての東京天文台である国立天文台、物理

学専攻、宇宙科学研究所と協力して、日本の天文学の基礎を作り、且つそれを世界
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的な研究を行なう拠点に発展させる上で中心的な貢献をしている事を、深く認識出

来た。

　天文学は最も古い科学であり、最も新しい科学でもある。天文学は急速に発展

し、拡大している。その探求は宇宙の果て或いは宇宙最初の天体形成の時代にまで

到達しつつある。一方で、地球や生命の起源にまで迫ろうともしている。こうした

問題の探求は世界や人類に対する我々人類の思想形成に確実に影響を与えるであろ

う。この点において、天文学はあらゆる科学の中で最も重要であり価値のある科学

の一つであると言えよう。

　本委員会は、東京大学の天文学グループが、新しい天文学を開拓し、将来におい

て世界の天文学をリードすることを確信し、グループの成功を心から期待してい

る。同時に、この報告書が研究環境の改善や教育研究活動の着実な発展に役立つこ

とを願い、本書で指摘・勧告した推進項目、改善項目が早急に実現される事を強く

望む次第である。

　最後に、本外部評価委員会は天文学専攻及び天文学教育研究センターのスタッフ

の方々に感謝の意を表したい。スタッフの方々が長時間を費やされて行われた外部

評価の準備のお蔭で、評価を実りあるものにすることが出来た。また、大学院生諸

君と天文学教育の様々な面について話をする機会が持てたのは有意義でであった。

ブルース A. ピーターソン博士が取って下さった会議メモは、この報告書を作成す
る上で大変有用であった。ここ博士に感謝の意を表する。
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付 録B 協定

我々は現在までに、本計画を進めるために他の研究機関と以下の協定を結んでいる。そ

れらの概要と協定書の写しを掲載する。

図B.1 学術交流に関する協定

　　　チリ大学と。

図B.2 天文学研究における科学協力に関する協定

　　　チリ大学と。

図B.3 学術交流に関する協定

　　　アリゾナ大学と。協定を継続延長する合意書も交わされている。
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図 B.1: 東京大学とチリ大学間の学術交流に関する協定書
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図 B.1: 英語版
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図 B.1: スペイン語版
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図 B.2: 東京大学とチリ大学間で交わす天文学研究における科学協力に関する協定書
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図 B.2: 英語版
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図 B.2: スペイン語版
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図 B.3: 東京大学とアリゾナ大学との間における学術交流に関する協定書
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図 B.3: 英語版
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図 B.3: 東京大学とアリゾナ大学との間における学術交流協定の更新に関する覚書 (1992年)
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図 B.3: 英語版
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図 B.3: 東京大学とアリゾナ大学との間における学術交流協定の更新に関する覚書 (2002年)
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図 B.3: 英語版

213



図 B.4: チャナントール山頂まで、あと一息

図 B.5: チャナントール山頂への初の調査登頂 (2002年 11月)

214



付 録C 合意書

本計画の進行に当たって現在までに以下の合意書を交わしている。また、これらに基づ

いた活動について産業科学省 (CONICYT)からの許可も得ている。それらの概要を述べ
ると共に、写しを掲載する。

図C.1 衛星によるチリ北部の気象データの解析についてのMoU
AOC (AURA Observatory in Chile) と。(その後、ESOも含めての３者のMoU
とした)

図C.2 　 TAO望遠鏡の建設及び運用の際の協力関係についてのMoU
チリ大学と。

図C.3, C.4 気象データ取得をチャナントール山付近に設置運用するための許可申請書

産業科学省 (CONICYT)へ提出。

図C.5 気象データ取得をチャナントール山付近に設置運用するための許可書

図 C.3の申請書を受けて、産業科学省 (CONICYT)より発行。
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図 C.1: 衛星によるチリ北部の気象データの解析についてのMoU
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図 C.2: TAO望遠鏡の建設及び運用の際の協力関係についてのMoU
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図 C.3: CONICYTへの許可申請書
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図 C.4: CONICYTへの許可申請書 (つづき)
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図 C.5: CONICYTから出された許可書
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付 録D 世界の大型観測装置(地上・ス
ペース)の現状

D.1 運用中・建設中の地上望遠鏡

D.1.1 ケック望遠鏡 I、II

運用主体: カリフォルニア工大、NASA
主鏡: 口径 10m、分割鏡
設置場所: ハワイ・マウナケア山頂

Webページ: http://www2.keck.hawaii.edu/

D.1.2 すばる望遠鏡

運用主体: 国立天文台 (日本)
主鏡: 口径 8.2m、薄メニスカス鏡
設置場所: ハワイ・マウナケア山頂

Webページ: http://subarutelescope.org/

図 D.1: ケック望遠鏡 図 D.2: すばる望遠鏡
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D.1.3 ジェミニ望遠鏡

運用主体: 英国、カナダ、米国、チリ、オーストラリア、アルゼンチン、ブ

ラジル

主鏡: 口径 8.1m (２つの地区に１基ずつ)
設置場所: ハワイ・マウナケア山頂およびチリ・パチョン山頂に各１基

Webページ: http://www.gemini.edu/

図 D.3: ジェミニ北望遠鏡 (左)と南望遠鏡 (右)

D.1.4 Very Large Telescope (VLT)

運用主体: ヨーロッパ南天天文台

主鏡: 口径 8.1m×４基 (Antu, Kueyen, Melipal, Yepun)
設置場所: チリ・パラナル山頂

Webページ: http://www.eso.org/paranal/

D.1.5 マゼラン望遠鏡 I・II

運用主体: カーネギー財団、アリゾナ大、ハーバード大、ミシガン大、マサ

ツーセッツ工大

主鏡: 口径 6.5m×２基、ハニカム鏡
設置場所: チリ・ラスカンパラス天文台

Webページ: http://www.ociw.edu/magellan/
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図 D.4: Very Large Telescope 図 D.5: マゼラン望遠鏡

図 D.6: Hobby-Eberly望遠鏡 図 D.7: Multi-Mirror Telescope

D.1.6 Hobby-Eberly望遠鏡 (HET)

運用主体: テキサス大学マクドナルド天文台、ペンシルバニア州立大、スタ

ンフォード大ほか

主鏡: 口径 11m (有効開口 9.2m)、高度固定球面鏡
設置場所: 米国・フォウルクス山

Webページ: http://www.as.utexas.edu/mcdonald/het/het.html
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D.1.7 Multi-Mirror Telescope (MMT)

運用主体: アリゾナ大学、スミソニアン研究所

主鏡: 6.5m
設置場所: 米国・ホプキンス山

Webページ: http://www.mmto.org/

D.1.8 South Africa Large Telescope (SALT)

運用主体: 南アフリカ・サザーランド天文台、ドイツ、ポーランド、米国、

ニュージーランド

主鏡: 口径 11m (有効開口 9.2m)、高度固定球面鏡
設置場所: 南アフリカ・サザーランド天文台

Webページ: http://www.salt.ac.za/

その他: 建設中。2004年末観測開始予定。

図 D.8: South Africa Large Telescope 図 D.9: Large Binocular Telescope
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図 D.10: カナリア大望遠鏡 図 D.11: Stratospheric Observatory for
Far Infrared Astronomy

D.1.9 Large Binocular Telescope (LBT)

運用主体: イタリア、アリゾナ大学、マックスプランク研究所ほか

主鏡: 口径 8.4m×2基　同架、2鏡干渉計/非干渉合成鏡
設置場所: 米国・グラハム山

Webページ: http://medusa.as.arizona.edu/lbto/index.htm

その他: 建設中。2005年完成予定。

D.1.10 カナリア大望遠鏡 (GTC)

運用主体: スペイン、メキシコ

主鏡: 口径 10.4m、分割鏡
設置場所: カナリア諸島

Webページ: http://www.gtc.iac.es/home.html

その他: 建設中。2005年観測開始予定。

D.1.11 Stratospheric Observatory for Far Infrared Astron-

omy (SOFIA)

運用主体: NASA、DLR(ドイツ航空宇宙センター)
主鏡: 口径 2.7m
設置場所: 航空機 (ボーイング B747SP)搭載
Webページ: http://sofia.arc.nasa.gov/

その他: 中間赤外線観測。2005年就航予定。
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D.2 計画中の地上望遠鏡

D.2.1 Thirty Meter Telescope (TMT)

運用主体: AURA (全米天文学研究大学連合)、ACURA (カナダ天文学研
究大学連合)、カリフォルニア大学、カリフォルニア工科大学、他

主鏡: 口径 30m、分割鏡 (1080枚)
進捗: 2015年ファーストライトをめざす
Webページ: http://tmt.ucolick.org/

D.2.2 OverWhelmingly Large telescope (OWL)

運用主体: 欧州南天天文台

主鏡: 口径 100m、分割鏡 (3048枚)、球面鏡＋平面鏡＋補正鏡
Webページ: http://www.eso.org/projects/owl/

図 D.12: TMT 図 D.13: OWL

D.2.3 Euro50

運用主体: フィンランド、アイルランド、スペイン、スウェーデン、英国

主鏡: 口径 50m、分割鏡 (618枚)
Webページ: http://www.astro.lu.se/~torben/euro50/

その他: 可視および近赤外線観測を目指している。カナリア諸島が建設

候補地。
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D.2.4 Giant Magellan Telescope (GMT)

運用主体: カーネギー財団、アリゾナ大、ハーバード大、ミシガン大、マサ

ツーセッツ工大、スミソニアン研究所

主鏡: 口径 21m、分割鏡 (7枚)
Webページ: http://helios.astro.lsa.umich.edu/magellan/

その他: 8.4mの大型セグメントで高 S/N、高解像度の撮像を目指してい
る。チリ・ラスカンパナス観測所が建設候補値。

図 D.14: Euro50 図 D.15: GMT

図 D.16: LAMA
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D.2.5 LAMA

運用主体: コロンビア大、ロチェスタ工大、ニューヨーク州立大、ニューサ

ウスウェルズ大、ブリテッシュコロンビア大、米自然史博物館

主鏡: 口径 10m固定液体鏡× 18基、密集配置。放物面鏡＋補正鏡
Webページ: http://www.astro.ubc.ca/LMT/lama/index.html

その他: 可視および近赤外線観測。チリかニューメキシコに設置を検討

中。

D.2.6 アタカマ望遠鏡

運用主体: コーネル大、カリフォルニア工科大

主鏡: 口径 25m
Webページ: http://www.astro.cornell.edu/research/projects/atacama/

その他: 波長 200µm以上の遠赤外/サブミリ望遠鏡。チリ・アタカマに
設置。
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D.3 宇宙望遠鏡 (HST, SST以外は計画)

D.3.1 ハッブル宇宙望遠鏡 (HST)

主鏡口径: 2.4m
計画主体: NASA、ESAほか。
観測波長域: 可視光、近赤外線、近紫外線

主な観測テーマ: 汎用

設置場所: 地球周回 (高度 900km)
進捗: 稼働中

Webページ: http://hubble.nasa.gov/

D.3.2 Spitzer 宇宙望遠鏡 (SST)

主鏡口径: 0.85m冷却
計画主体: NASA、カリフォルニア工大
観測波長域: 中間-遠赤外線 (3-180µm)
主な観測テーマ: 汎用

設置場所: 地球追跡軌道

進捗: 稼働中

Webページ: http://www.spitzer.caltech.edu/

図 D.17: ハッブル宇宙望遠鏡 図 D.18: Spitzer宇宙望遠鏡
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D.3.3 James Webb宇宙望遠鏡 (JWST)

主鏡口径: 6m
計画主体: NASAほか。
観測波長域: 可視光、近赤外線、中間赤外線

主な観測テーマ: 汎用

設置場所: 地球–太陽 L2点
進捗: 2011年打ち上げを目指す
Webページ: http://www.jwst.nasa.gov/

D.3.4 Herschel Space Observatory

主鏡口径: 3.5m Ritchey-Chret́ien
計画主体: ESA
観測波長域: 中間赤外線

主な観測テーマ: 汎用

設置場所: 地球-太陽 L2点
進捗: 2007年打ち上げ予定
Webページ: http://first.esa.int/

図 D.19: James Webb宇宙望遠鏡 図 D.20: Herschel Space Observatory
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D.3.5 TPF

主鏡口径: 可視単一開口:4× 6m、中間赤外線干渉計:3 ∼ 4m
計画主体: NASA-JPL、ESA
観測波長域: 可視、中間赤外線

主な観測テーマ: 太陽系外地球型惑星の検出と分光観測

設置場所: 検討中

進捗: 2014年に可視単一開口望遠鏡を、2020年までに中間赤外線干渉
計を打ち上げ

Webページ: http://planetquest.jpl.nasa.gov/TPF/tpf index.html

図 D.21: TPF:(左)可視望遠鏡。(右)中間赤外線干渉計

D.3.6 Darwin

主鏡口径: 1.5m以上 ×6基
計画主体: ESA
観測波長域: 中間赤外線

設置場所: 地球-太陽 L2点
進捗: 2015年以降の打ち上げを検討
Webページ: http://ast.star.rl.ac.uk/darwin/
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図 D.22: Darwin
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