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※この講義ノートは����観測手法に関する解説をまとめたものである（講

義の前半に解説予定）。

� ��	�天文学入門

��� ����とは

����とは ���� ��	
 �����	� �	������������の略語で、日本語では超長

基線干渉計と訳される。すなわち、����は電波干渉計の一種で、その中で

も特に基線長が非常に長いものを指す。具体的には基線長は数 ��� ��から

数 ���� ��、場合によっては地球サイズを超えて数 ����� ��というものも

ある。����の最大の特徴は、ありとあらゆる波長帯の観測装置の中で、最

も高い空間分解能を誇ることであり、これが ����の最もユニークな特徴で

あるといえる。現存する装置で、すでに数 ��� �ミリ秒角�から数十 ����マ

イクロ秒角�が達成されている。ハッブル望遠鏡やすばる望遠鏡の最も良い

イメージでも分解能は �� ���程度だから、これにくらべて����の撮像能

力は �桁以上良いことがわかる。

��� 望遠鏡の分解能

あらゆる波長帯の望遠鏡について、その最高分解能（回折限界ともいわれ

る）は以下の式で与えられる。

� � �

�
���

ここで、�は観測する電磁波の波長、�は望遠鏡の口径である。すなわち高

い分解能を達成するには、より波長の短い電磁波を観測するか、より大きな

望遠鏡を使えばよい。電波の場合波長 �は他の電磁波に比べて長いが、電波

干渉計の技術により�を非常に（具体的には地球サイズかそれ以上に）大き

くできる。これによって、ありとあらゆる望遠鏡の中で最も高い空間分解能

が達成される。

��� なぜ電波か？

式 ���にあるように、望遠鏡の分解能を上げるには波長を短くするか、口径

を大きくするか、２通りの方法がある。しかし、����は主にセンチ波帯の電
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表 �� いろいろな望遠鏡の分解能の例
装置 � � �

人間の目（瞳孔） � �� ��� �� ���� �����	

すばる ��� � � �� �� ���

����電波望遠鏡 ��� � � �� ���� �����	

�� ! ���� �� � �� � ���

�"#$%� ������ �� & �� �� ���

波観測で用いられる観測手法であり、その波長は可視光 �� � ������などに
比べれば非常に長い。なぜ、電波領域でのみ、このような高い分解能が達成

されているのであろうか？。それは、観測において電磁波をどのように検出

しているかに大きく依存している。量子力学によれば電磁波は粒子 �'(���	�

であるとともに波であり、２つの性質を併せ持っている。電波望遠鏡では、電

磁波を波として受信しており、観測情報には位相情報が保持されている。こ

のために、複数の望遠鏡で受信した信号を掛け合わせて実効的に大きな口径

の望遠鏡を合成する、いわるゆ電波干渉計が構成可能である。そのために、非

常に大きな（原理的にはいくらでも大きな）口径を持つ電波干渉計が合成可

能であり、それによって、最高分解能が達成されているのである。一方、光

赤外領域では、ほとんどの場合電磁波を '(���	として検出しており（例え

ば ))*）、その場合、位相情報は得られないので、他の望遠鏡と干渉させる

ことはできない。もちろん、波としての性質を用いた光赤外干渉計もすでに

存在しているが、電波干渉計に比べるとその機能は大きく制限されている。

��	 ����の長所と短所

����の長所は何といっても、その圧倒的な分解能である。それによって、

天体の詳細な構造や精密位置を計測すること可能である。一方、その最大の

短所は、感度が低く、観測可能な天体が極めて限定されることである。現存

の装置で観測できる天体は、輝度温度が非常に高い ��� �� ����非熱的電波
源のみである。具体的には、ブラックホールに付随する降着円盤やジェット、

あるいは星間分子から出るメーザーなどのみが観測可能で、通常の熱的放射

は一切観測できない。すなわち、����は究極の分解能を達成するために感

度を大幅に犠牲にした装置であるともいえる。ある意味、非常にクセのある

装置であるが、使い方次第で極めてユニークなサイエンスを展開することが

可能である。

����の感度が低い理由は主に２つあげることができる。

� スパースな望遠鏡配置

�



� 大気揺らぎによって長時間積分が実行不可能
前者は、望遠鏡が飛び飛びに配置されていることから明らかであろう。も

し、実行開口径�に相当する領域を望遠鏡で埋め尽くせばこの問題が解決さ

れるが、これには非現実的なコストがかかる。一方、後者は、電磁波を波と

して扱う干渉計特有の問題で、望遠鏡ごとに大気揺らぎが異なるために位相

が乱され、波としての可干渉性（コヒーレンス）が失われる。そのために、例

えばセンチ波帯の����では、コヒーレントな積分が可能な時間は数分程度

に限られる。これは、電磁波を '(���	として検出する ))*が実効上何 ���

時間でも積分できるのと対照的である。これを解消するために、大気揺らぎ

を除去するための位相補償観測が有効であり、例えば�� !は２ビーム同時

観測による位相補償を行うユニークな装置となっている。

� ��	�の感度

��� アンテナ温度

アンテナ温度とは、天体からの電波を電波望遠鏡（アンテナ）で受信した

際に励起される電力が、何度のナイキスト雑音に相当するかを表したもので

ある。ナイキスト雑音は、ある一定温度を持つ物体（例えば抵抗）の内部粒

子の熱運動によって発生する雑音であり、その電力は雑音の温度 �、測定周

波数帯域幅+� を用いて

	 , 
�+�� ���

と書ける。ここで 
 はボルツマン定数である。一方、フラックス �� の天体

を有効開口面積 ��,開口能率 �物理的開口面積�の望遠鏡で観測したとす
ると、

	��� ,
�

�
���+� � 
��+�� ���

と書ける。ここで最初の係数 �-�は通常の観測では偏波を分離して片偏波の

みを受信することに対応する。最後の等式が、この電力を励起するのに必要

なアンテナ温度 �� を表している。これより、

�� ,
���

�

� ���

と書ける。これが天体のフラックスとアンテナ温度を関係づける式である。

��� システム雑音温度

アンテナの出力電力は天体信号によるものだけでなく、大気の熱雑音や受

信機が出す雑音なども含まれており、通常の場合、これらが天体からの受信

電力よりも圧倒的に大きい。天体のない空の領域に電波望遠鏡を向けた際の

望遠鏡の雑音出力を同様に温度で表し、これをシステム雑音温度 ����と書く。
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��� 
��比

電波干渉計を構成する任意の基線で天体を観測した際の"-.比 �"�
	�%��%

.����  �����はアンテナ温度とシステム雑音温度の大小から求まる。観測の

周波数幅を+�、積分時間を � とすると、雑音レベル �����	 は

�����	 ,
�����
�+��

� ���

まで低減される。ここで分母の平方根の中の項はサンプル情報の数を表して

いて（ファクター �はナイキストサンプルで、最大周波数の２倍のサンプル

があることに相当する）。すなわちサンプル数� に対して、��
�
� に比例し

て雑音レベルが改善することを示している。

上記の雑音レベルで天体のアンテナ温度を割れば、干渉計で天体を観測し

た際の基線ベースでの "-.比が次のように得られる。
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上記の式では、異なる観測局が同等の性能（システム温度および開口面積）

を持つと暗に仮定しているが、実際の干渉計では局によってそれらの値が異

なることも有り得る。その場合の基線ベースの "-.比は、システム温度およ

び開口面積を両局の幾何平均で与えることにより、
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と書ける。

例えば、�� !の典型値として+� , ��/ 0123 � , /� ���3 ���� , ��� 43

� , ���� � � ��� �� を用いると、�����	 ,�� �5�となり、�� , &� �5�

程度の天体なら "-.比 �で検出できることがわかる。すなわち、�� !ク

ラスの望遠鏡で構成される干渉計の、基線ベースでの検出感度はオーダーで

��� �5�レベルとなる。低周波の結合素子型干渉計のように、比較的長い時

間コヒーレントにすべてのアンテナ出力を積分できる場合 �例：��!など�

では、像合成後の検出感度は格段に向上することができるが、����の場合

は、前述のとおり大気揺らぎによってコヒーレントな長時間積分ができない

ので、短時間の基線ベースの検出感度が最も重要な感度といえる。以下では、

先に見積もった�� !の基線感度が、どれくらいの輝度温度の天体に相当す

るかを考える。

��	 輝度とフラックス

まず、最初に、輝度とフラックスの関係をおさらいしておく。この２つの

量は電波天文学における最重要な観測量である。
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輝度（6��
(�	���，�'���7� �	��	����）�� は単位周波数、単位時間あたりに

単位面積、単位立体角を通過するエネルギー量であり、このエネルギー ��

は

�� , �� �� �8 �� �� ���

と表すことができる。一方、フラックス（9:;，9:; <�	����）�� は単位周波

数、単位時間あたりに単位面積を通過するエネルギー量を表す。すなわち、

��� , �� �� �� �� ,

�
�� ��� � �8 �� �� ��� �=�

つまり、輝度とフラックスとの間には

�� ,

�
�� ��� � �8 ����

の関係がある。ここで �は考えている面の法線と光線がなす角であり、�8は

立体角要素である。なお、04"!単位系では、輝度の単位は> - 12 �� ���、

フラックスは > - 12 �� となる。

天体観測においては多くの場合、天体が天球面上で占める立体角は小さく、

� � �であるとしてよいから、このとき

�� ,

�
�� �8� ����

すなわち、天球面上での輝度分布を積分したものがフラックスになる。天球

面上での２次元位置を例えば �、�で表すと、

�� ,

�
����� �� �� �� ����

と書ける。すならち、����� ��は天球面上でのある位置での輝度に、�� はそ

の天体全体からの輝度を積分した量に相当する。光学天文では、輝度は表面

輝度と相当し、 ��
 - ������� などの単位で表され、また、フラックスは等

級 ���
�に相当する。

����� 良く使う単位

よく使う単位として、

� フラックス： 5� �ジャンスキー、 � 5� , ����� > - �� 12�

� 輝度： 5� - 6��� （望遠鏡のビームあたりのフラックス）、あるいは、

4 �ケルビン、何度の黒体の輝度に相当するか、以下を見よ�

がある。ジャンスキーはもちろん宇宙電波の発見者4�� 5�	���にちなんだ

命名である。
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�� 輝度温度

黒体輻射の輝度�� は以下の式（プランクの放射公式）で書くことができる。

���� � ,
����

��
�

�;'����
� �� � � ����

ここで、� , /�/�/× ���� 5�はプランク定数、
 , �����× ����� 5-4は

ボルツマン定数、� , �==&=���� �-�は真空中の光速度（定義値）である。

黒体輻射の式は、レーリー・ジーンズ近似 ��� �� 
�、低周波領域�では、

���� � ,
�
��

��
� � �� ����

と書き表され、黒体の輝度は黒体温度 � に比例する。

この関係を用いて、一般の天体の輝度 �� が（実際に黒体かどうかに関わら

ず）、「何度の黒体に相当するか」を温度で表したものが輝度温度 ����
(�	���

���'����:���である。

すなわち輝度温度 �� は以下で定義される。
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あるいは
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輝度温度は電波観測において大変重要な観測量である。輝度温度は、熱的放

射の場合天体の温度を反映し、特に天体が黒体放射をしている場合には、輝

度温度 �� は黒体の温度 � に一致する。

��� ����観測可能な輝度温度

これらの関係を用いて、����観測可能な天体の輝度温度がどの程度かを

見積もってみる。いま、天体の立体角は望遠鏡のビームサイズと同程度とし、

その中の領域から均一な輝度で放射が出ているとする。このときフラックス

と輝度の関係式から

�� , ��8� ��&�

これに、輝度温度の定義式を代入して輝度温度について解くと、

�� ,
��

�
��
��

8
� ����

これに、�� , ��� �5�3 8,�� ����
�3 � , �� ?12を代入すると、�� , �����

4を得る。すなわち、観測可能な天体は数億度以上の輝度温度を持つものに

限られる。このような高い温度での熱平衡状態にあるような天体は存在しな

いから、���� では熱的放射をする天体は観測できないといって良い（ただ

/



し、大望遠鏡を用いて集光力を上げれば観測可能な輝度温度を下げることが

でき、将来熱的放射が ����でも観測される可能性はある�。

一方、結合素子型干渉計の例として、�� !と同等の望遠鏡を基線長� ���

�で配置した場合の感度を求めてみよう。基線長が �� !に比べて �桁小

さいから、分解能 � � �� ������となり、ビーム立体角 8は �桁大きくなる。

このため、基線ベースの最小検出フラックスを�� !と同等に ��,��� �5�

とすると、�� , � 4となる。すなわち、�� !で検出可能な輝度温度に比

べて �桁も小さく、極低温の熱的放射も十分検出可能であることがわかる。

つまり、まったく同じ望遠鏡からなる干渉計でもその分解能に依存して、検

出可能な最低輝度温度は大きくことなっているのである。言葉を変えてみる

と、����はその極めて高い空間分解能故に、感度が大きく犠牲になってい

る、とも言える。


 輻射輸送

����で観測可能な高輝度温度を達成可能な放射機構について考える前に、

輻射輸送方程式について復習しておく。

��� 輻射輸送方程式

輝度 �� が経路 �にそって物質中を伝播する際にどのように変化するかを表

す基礎方程式が輻射輸送方程式である。伝播経路上の物質（例えばガス雲）

による吸収、放射の影響を考ると、

���
��

, ���� @  � � ��=�

ここで、�� は吸収係数、 � は放射係数である。右辺第 �項は吸収係数 �� お

よび輝度 �� に比例する吸収量を表し、第 �項は伝播経路上の物質による放射

量を表す。

さらに、伝播経路に沿った光学的厚み ��、

�� ,

�
����� ����

および、源泉関数

�� �  �
��

� ����

を導入し、�� が場所によらず一定とすると、式 ��=�は積分できて、

�� , �����!
��� @ ����� !��� �� ����

とかける。これが、輻射輸送方程式の解である。ここで、����� , �� , �����

は初期条件（� , �での輝度）を表す。

&



��� 温度で表した輻射輸送の式

伝播経路上の物質が局所熱平衡状態にある場合を考えると、式 ����におい

て �� ,	の極限では �� は黒体輻射�� にならなければいけない（黒体とは

『すべての周波数の電磁波を吸収し再放射する仮想的な物体』である）。すな

わち、熱平衡状態にある源泉関数 �� もまた黒体輻射�� に等しく、源泉関数

の定義は

�� �  �

�

� ����

であるから、最終的に
 �

�
, �� � ����

である。これをキルヒホッフの法則という。

この関係を用いると、局所熱平衡状態にある物質中を伝播した際に輻射輸

送方程式は

�� , �����!
��� @����� !��� �� ����

となり、さらにこれを輝度温度と�� のレーリー・ジーンズ近似を用いると、

�� , �����!
��� @ � ��� !��� �� ��/�

という形でかける。これが輝度温度で表した輻射輸送の式である。ここで �

は熱平衡状態にある物質の温度である。

この式を見ると、光源の輝度がガスの温度よりも低い場合 ������ � � �、輝

度温度の最大は経路上の物質の温度 � になることがわかる。すなわち、熱的

放射（熱平衡状態にある物質から、原子・分子の熱運動によって放出される

放射）に関しては、その輝度温度の最大値は熱平衡の温度そのものである。

��� 励起温度

ある２つの準位分布について

"�
"

,

#�
#

�;'�� ��


�	�
�� ��&�

で定義される温度 �	�を励起温度という。励起温度は局所熱平衡状態（�A�）

が成り立たない場合でも定義でき、その場合は準位ごとに異なる励起温度を

取ることも有り得る。一方、�A�の場合、励起温度はすべての準位に対して

等しく、系の温度（熱運動の温度）� に等しい。�A�の場合の輻射輸送の式

との比較から、励起温度 �	�のガス中を伝播したときの輝度温度は、

�� , �����!
��� @ �	���� !��� �� ����

と書ける。

�



� 高輝度放射 その１：メーザー放射

����観測可能な高輝度放射としては、メーザー放射およびシンクロトロ

ン放射の２つの非熱的放射がこの代表格であり、まず、メーザー放射につい

て考察する。

	�� 反転分布と負の温度

式 ��&�で定義される励起温度 �	�は、#
"��#�"
 � �のとき、負の値を取

る。このような状態 �上の準位により多くの粒子が分布している状態� を「反

転分布」と呼ぶ。このような特殊な状態になったときに誘導放射によって起

こるのがメーザー放射が起こる。

	�� 吸収係数と光学的厚み

励起温度が �	�の時、輻射輸送方程式における吸収係数 �� は、アインシュ

タイン係数を用いて以下のように書ける。

�� ,
��#�"

����#


�
�� �;'�� ��


�	�
�

�
�
$��

�� ��=�

また、光学的厚み �� と吸収係数 �� の関係は、

�� ,

�
����� ����

である。もし、励起温度が負の場合、�;'�����
�	�� � �より、�� および ��

が負になることが、上の式から容易にわかる。

	�� メーザー放射

励起温度が負の場合、�� が負になり、この時の輻射輸送の式は、

�� , �����!
�� � @ 
�	�
 �!�� � � ��� ����

となる。このとき、輝度温度は !�� �の項によって伝播とともに指数関数的に

増幅され、極めて輝度温度の高い放射が観測される。このような現象をメー

ザー �0!"� � 0����B�C� !�'�7�����	 �� "���:���< �������	 ��  �<��%

���	�という。メーザーはレーザーの電波版であるともいえる ��!"� � ��
(�

!�'�7�����	 �� ����。歴史的には、�=��年に )�タウンズによって人工的な

メーザーが発明され、その後、星間空間の放射から自然界のメーザー現象が

多数見つかっている。

=



	�	 メーザーを起こす輝線

以下に、これまでにメーザーが観測されている分子の中で、輝度が明るい

代表的なものをあげる。

主なメーザー輝線
分子 周波数 典型低なガス温度 ガスの数密度 天体種族

#1 ��/ ?12 � ��� 4 ��� ���� !?�3 "D 3 !?.

)1�#1 /�& ?12 � ��� 4 ��� ���� "D 

1�# �� ?12 � ��� 4 ��� ���� !?�3 "D 3 !?.

"�# �� ?12 � ���� 4 ��� ���� !?�

!?. � !���C� ?������ .:���（活動銀河中心核）!?� � !���'����� ?��	�

���	�( "���（漸近巨星分枝）"D � "��� D����	
  �
��	 （星形成領域

	� メーザー放射をする領域

メーザー現象は反転分布という極めて特異な状況下で起こるので、メーザー

が観測される領域は極めて限られたものとなる。これまでにメーザーが観測

されているのは、主に以下の３つのケースである。

� 星形成領域：主に、原始星アウトフローが周囲のガスとぶつかって発
生するショック領域でメーザーが見える。また、原始星周囲の降着円盤

からもメーザーが出る可能性が指摘されているが、今のところ確証は

ない。

� 晩期型星：!?�型星から質量放出によって出された星周ガスでメーザー
が観測される。

� !?.周辺領域：!?.周囲の降着円盤やジェットに付随してメーザーが
観測される。

� 高輝度放射 その２：シンクロトロン放射

�� 磁場中の粒子の運動

磁場中を運動する荷電粒子は、磁場に沿ってらせん運動をすることが知ら

れる。実際、磁場に垂直な成分についての運動方程式を書くと（電場はない

とする）、

%
� &'�
��

, ( � &'� � &�� ����

��



と書ける。ここで%は荷電粒子の質量、 &'� は磁場に垂直な運動速度ベクト

ル、(は荷電粒子の電荷、&�は磁場を表す。加速度ベクトル � &'����は速度ベ

クトル &'� に垂直であり、磁場に垂直な成分の運動は円運動になる。この円

運動の速度および加速度は、円運動半径 )および円運動角速度 * を用いて、

'� , )* ����

�'�
��

, )*� ����

と書けるから、上記の運動方程式より、

%)*� , ()*�� ����

よって、

* ,
(�

%
��/�

を得る。この *はジャイロ周波数と呼ばれ、具体的な値は以下で与えられる。

* , �&�/ �012��
�

�

� ?�:��

�
��&�

あるいは、周波数 � で表すと、

� ,
*

��
, ��� �012��

�
�

� ?�:��

�
� ����

と書ける。ここで磁場の単位ガウスは � ?�:�� , ��� A（テスラ�、�A , �

5-! �� である。この式の形状からわかるように、ジャイロ周波数は磁場強

度のみに依存する。通常の星間空間では磁場は � ?�:��よりもずっと弱く、

ジャイロ周波数も 412～12 のオーダーとなり、観測されるシンクロトロン

放射の周波数 �012～?12�に比べてずっと小さい。シンクロトン放射で観測

されている高い周波数領域で高輝度の放射を出すためには、次に述べる特殊

相対論的効果が重要である。

�� 相対論的ビーム効果

今、観測者に対して相対論的（'�� � �）に運動している物体（粒子でも天
体でもよい）からの放射を考えるために、物体と共に動く座標系 4で等方的

に放射される放射が観測者の4E系からどう見えるかを調べる。4系で時刻

�で物体から等方的なパルスを出したとして、時刻 �での放射の等位相面は、

�元座標上で �
����	

��

�

�

+



����� ,

�
����	

)

) ���$

) ��	$

�



����� ��=�
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にある。ただし、簡単のため、+ , �の成分のみを考えることとする。これ

を 4E系へローレンツ変換すると�
����	

���

��

��

+�
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これより、

��� , ,�) @ -) ���$� ����

�� , ,�-) @ ) ���$� ����

�� , � , ) ��	$ ����

以上より（��� ��）は、 
��

��

�
, )


,�- @ ���$�

��	$

�

となり、これは、（),-� �）を中心とする、長軸 ,)、短軸 )�軸比 ,�の楕円を

表す。特に、4系で視線に垂直に放射された成分 �$ , ����は、4E系では

$� , �����	���,-�の方向に放射されている。すなわち、相対論的な運動する

物体からの放射は、その運動方向に著しくビーミングされる（相対論的ビー

ム効果）。

ビーミングの幅 Æは , � �（- � �）のとき

Æ � �

,-
� �

,
����

となる。このビーミングの効果により、観測者が受けとる輝度は運動がない

状態に比べて� ,�倍に増強される。

さらにドップラー効果により

�

��
, ,�
��� -��
 ����

, � �（- � �）のとき

,� ,
�

�� -�
,

�

� @ -

�

�� -
��/�

より

��� -� � �

�,�
��&�

これらの式より、
�

��
� �, ����

単位時間あたりに受け取るエネルギーは �, 倍になるので、幾何学的なビー

ム効果と合わせて結局 ��	�� � ,��, � ��となり ,� に比例して輝度が明る

くなることがわかる。

��



�� シンクロトロン放射

光速度近くまで加速された電子が磁場中を運動するとき、円運動加速によっ

て電磁波を放射するが、上述の相対論的ビーム効果によって放射は電子の進

行方向に集中する。そのため、個々の電子からの放射は、その運動ベクトル

が観測者の方向を向いた時のみ、パルス状に観測される。このパルスの時間

間隔+�はおおよそ、

+� � ��

*

�

�,�
� ��=�

である。このような時間間隔の短い時間領域パルスを、周波数領域でスペク

トル分解すると、広い周波にわたる連続波放射が含まれている。これは例え

ば、無限小の時間幅を持つディラックの Æ関数 Æ���がフーリエ変換によって

Æ��� ,

�
�� !�������� ����

と書け、すべての周波数成分を等しい重み �で含んでいることに対応してい

る（同様に、ものが壊れるとき等に発生するの短時間の衝撃音も、幅広い周

波数の音波を含んでおり、このような音の「音程」を測定することは事実上

不可能である）。このような短時間パルス放射を多数の電子について重ねあわ

せることで得られるのが、シンクロトロン放射である。

�	 シンクロトロン放射の性質

シンクロトロン放射の重要な性質をいくつかまとめておく。

� 磁場＋光速近くに加速された電子から出される非熱的放射である。

� 熱的放射では有りえない高い輝度温度の放射も可能。そのため、メー
ザーと並んで、����での超高分解観測が可能。

� 通常スペクトルはベキ関数で表される。すなわち ���� � ��	。これ

は、高エネルギー電子のエネルギー分布がベキ関数に従うことによって

いる。

� !?.ジェットや超新星残骸など、高エネルギー現象に関連して観測さ
れることが多い。

 電波干渉計の基礎

��� 干渉計の基礎方程式と幾何学的遅延時間

干渉計の最も簡単な例として、２つの電波望遠鏡からなる２素子干渉計を

考える。２つの観測局である電波天体を同時にしたとき、、電波の伝播速度が

��



有限 �光速度 ��であるために、同一波面の電波が観測局１と２に到達する時

刻に差が生じる。この到達時間差を遅延時間という。遅延時間は、アンテナ

や受信機内部での機械的遅延および大気や電離層による伝播遅延がない理想

的な状態では、天体の方向ベクトル &�と基線ベクトル &�の幾何学的な関係の

みから決まり、これを特に幾何学的遅延時間 ��
�と呼ぶ。図 �からわかるよ

うに幾何学的遅延時間は、

�
 ,
&� � &�

�
� ����

という簡単な関係式で表される。これが干渉計の基本方程式であり、遅延時

間は干渉計の最も基本的な観測量である。

式 ����において基線ベクトル &�が既知の場合、任意の星について �
 を計

測してやると、その天体の方向ベクトル &�を決定することができる。もちろ

ん、方向ベクトル &�はベクトル量であるので、１回の �
 の計測のみから &�を

一意に決定することはできない。しかし、基線ベクトル &�は地球回転ととも

に時々刻々変化するので、時間とともに遅延時間 �
 がどのように変化するか

を観測すれば、式 ����に従って天体位置 &�を決めることができる。また、同

様に、天体位置 &�が既知の場合は、遅延時間 �
 の観測から基線ベクトル &�を

求めることができる。このように、天体位置を求める位置天文観測と、基線

長を求める測地観測とは、いわば表裏一体の関係にあることがわかる。

B

c

s s

図 �� ２素子干渉計における基線と幾何学的遅延時間の関係の模式図。
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��� 相互相関関数

干渉計で遅延時間を計測するには、複数の局で受信した信号を局同士で掛

け合わせ、相互相関を取る必要がある。この処理をするのが相関器であり、

干渉計観測に不可欠な装置である。例として、図 �のような２素子干渉計に

おいて観測された電波の相互相関を以下で考える。

簡単のため天体は点源であるとし、天体からの電波は周波数 ��の単色平面

波とする。この時、観測局１、２で受信される天体電波（電圧）はそれぞれ、

.
��� , .� ���������@ $�� ����

.���� , .� ����������� ��� @ $�� ����

と書ける。ここで、�� は幾何学的遅延時間である。このとき、相関器で得ら

れる相互相関関数 /
����は次のように定義される。

/
���� , ��
���

�

��

� �

��

.
���.���� ���� ����

相互相関関数は局１での受信電圧と局２での受信電圧を、時間を � だけずら

しながら掛け合わせることを意味している。

電磁気学等においては正弦波的な振動関数を複素数で扱い、必要に応じて

実部を取るやり方を導入すると計算上便利なことがあり、相互相関関数にお

いても同様である。今、各局で観測される電圧を複素数を用いて

.
��� , .�!
����������� ����

.���� , .�!
���������������� ��/�

と表す（式 ����3 ����を実部とし、実部と =�度位相のずれた虚部を導入れば

よい）。複素の電圧を考えた場合、複素相互相関関数は以下のように定義で

きる。

0
���� , ��
���

�

��

� �

��

.
���.
�
� ��� ����� ��&�

式 ����3 ��/�3 ��&�より、

0
���� , . �
� !������������ ����

を得る。これより、相互相関関数 0
� のうち、振幅が天体強度の情報を、位

相が遅延時間の情報を持っていることがわかる。このように複素数で記述さ

れた相互相関を複素相互相関関数と呼び、このような処理を行う相関器を複

素相関器という。

��



��� パワースペクトル

相関関数をフーリエ変換したものをパワースペクトルという。パワースペ

クトルは、どの周波数でどの程度の電力を表すかを表す周波数領域の関数で

ある。フーリエ変換および逆フーリエ変換は以下で定義される。

1��� ,

�
���� !������ ��� ��=�

���� ,

�
1��� !����� ��� �/��

ちなみに、フーリエ変換は物理的に同じ現象を時間領域の関数から周波数領

域への関数へ（あるいはその逆へ）変換することを意味しており、相関関数

とパワースペクトルも、物理的に同じ現象を時間領域・周波数領域で表した

対である（特に、相互相関関数のフーリエ変換の場合、クロスパワースペク

トルとも呼ばれる）。

����� 単色波の場合

単色波の場合、複素相関関数 0
����をフーリエ変換すると。

���� ,

�
0
���� !

������ �� , . �
� Æ�� � ���!

������� �/��

である。なお、ここで *����のデルタ関数（*����E� <��� �:	����	）のフー

リエ積分表示、

Æ��� ,

�
!�������� �/��

を用いた。式 �/��は、最初に仮定したとおり周波数 �� の輝線スペクトルに

なっており、その振幅は電圧の２乗なので電力に比例する。従って、相関関

数のフーリエ変換が確かにパワースペクトルになっていることがわかる。ま

た、パワースペクトルの位相項は $ , ������ となっている。

����� 連続波源の場合

上記の議論では周波数 �� の単色波を考えたが、連続波スペクトルの場合、

上の式を ��について周波数方向に積分したものである。このときのパワース

ペクトルは

���� , ��!
������ �/��

と表すことができる。ここで、�� は周波数方向のフラックス分布を表す実関

数である。また式 �/��より、パワースペクトルの位相 $は周波数 � の関数と

して、$ , ����� となっている。

�/



��	 遅延追尾

相互相関を得るには式 ����で時間積分をする間 �
 が一定でなければなら

ない。しかし、実際の干渉計では（特に基線長の大きい����では）地球回

転の効果により �
 は時々刻々変化する。地球回転の角速度 *�は

*� ,
��

�/��� ���
, &��&� ���� ��<��	���� �/��

であり、基線長は例えば�� !の最長基線の 
 &�
 , ���� ��とすると、基

線長の変化率 F&� は
F&� � 
 &�
*� , �/&����� �/��

となる。すなわち１秒間に幾何学的遅延時間は ��� �以上変化する。一方、

$ , ����
 , ��
&� � &�
�

�//�

より、パワースペクトルの位相の変化率を回転数で表した値

F$

��
,
F&� � &�
�

�/&�

は、例えば �� !で ��?12帯の観測の場合 � , ��� ��より、

F$

��
　 � 
 &�
*�

�
, ���� �� 12 �/��

となる。すなわち、今考えている例では相関関数を計算するために仮に �秒

間積分したとすると、その間に �
 の変化によって位相が �万 ����回も余計

に回転する。これでは正しく積分することが不可能であり（例えば、振幅 �

でぐるぐると回転する複素ベクトルをそのまま時間平均すると�になる）、こ

のため相関関数を得るには位相回転を止めるために幾何学的遅延時間 �
 を打

ち消すような補正項���を加える必要がある。これは、あらかじめ判ってい

る天体の位置を基に幾何学的遅延時間を予想したものであり、この補正を遅

延追尾といい、�� の計算に使われる天体の予想位置を追尾中心という。遅延

追尾は、過去には ��!などの結合素子型干渉計では、伝送ケーブルの長さ

を調節することで行われてきたが、現在では計算機でデジタル的に補正する。

遅延追尾を行った場合のパワースペクトルは

���� , ��!
����������� �/=�

となる。すなわち、遅延追尾が完璧な場合、�� , �� より位相項は �となる。

�� ��� 座標

地球から追尾中心に向かう方向を2 成分とし、それに直交する成分のう

ち東向きに 3、北向きに . をとるような直交３次元座標系を導入し、基線ベ

�&



クトルを
&� , �3� .�2 � �&��

と表すとする。この座標系では、追尾中心にある天体の方向ベクトルは

&�� , ��� �� �� �&��

である。また、追尾中心からわずかにずれた天体の方向ベクトルについては、

赤道座標系上 �43 Æ�での位置オフセットを �+4 ��� Æ3 +Æ�,��3 ��とすると、

&� , ��� ��
�
�� ��� @ ���� �&��

と書ける。

このとき、追尾中心からずれたところに位置する点源のパワースペクトル

の位相項 $は、

�
 ,
&� � &�
�

� �� ,
&� � &��

�

の関係より、

$ , �����
 � ��� � ����3�@ . ���� �&��

とかける。ここで �� � �� �より、
�
�� ��� @ ��� � �とした。

さらに、波長 � , ��� で規格化した 5 � 3��3 ' � .��を用いると、

$ , ���5�@ '��� �&��

と書くことができる。すなわち、位相項を天体位置オフセット量 �3 �と G�

座標 53 ' で表すことができる。3 3 . は、天体から地球上の観測局を見たと

きに、その視線に垂直な面に地球上の観測局位置を投影したものであり、地

球回転とともに時々刻々変化してゆく。3. 面上を地球回転に伴って基線ベ

クトルが動くことで生じる軌跡をG� )�C���
�という。

上で得られた位相を用いてパワースペクトルを改めて書き表すと

���5� '� , ��!
��������� �&��

となる。このようにパワースペクトルを �53 '�の関数として表したものを特

にビジビリティ�C���6�����と呼ぶ。

��� 像合成

前回までの議論では、天体が点源であることを仮定していたが、以下では

天体が点源でなく構造を持っている状況を考える。

まず、天体の構造を点源の重ね合わせで表すとする。フラックスが �� の点

源が位置 ���3 ���にあるとき、観測されるパワースペクトルはそれらの重ね

あわせにより、

���� ,
�
�

��!
����������� �&/�

��



とかける。

あるいは、よりスムーズな輝度分布 ����� ��を考えると、フラックスと輝

度の関係 � ��� �� , ����� ������ を式 �&/�に用いてパワースペクトルは

���� ,
�
�

������ ���!
�����������������

より、総和を積分と置き換えて

���� ,

� �
����� ��!

������������� �&&�

と書ける。すなわち、パワースペクトル／ビジビリティは輝度分布 ����� ��

の２次元フーリエ変換 ��←→ 5、� ←→ '�になっている。つまり、干渉計

観測によって得られるビジビリィティを以下のように逆フーリエ変換するこ

とで、天体の輝度分布を得ることができるのである。これが干渉計による像

合成の基本原理である。すなわち、

����� �� ,

� �
���5� '�!

�����������5�' �&��

である。

以下に、相互相関関数、パワースペクトル／ビジビリティ、輝度分布の、

フーリエ変換を通じた関係をまとめる。

0��� � ���� , ���5� '�� ����� ��

�� � �� �5� '�� ��� ���

��� ビームパターン

仮に強度 �の点源があったとして、それを干渉計で観測した場合どのよう

にみえるかを考える。この場合、輝度分布は

����� �� , Æ���Æ��� �&=�

で与えられる。これを２次元フーリエ変換すると、

���5� '� ,

� �
����� ��!

������������� , �� ����

すなわち、強度 �の点源を観測した場合のビジビリィティはどの �53 '�点で

も振幅 �、位相項 �である。つまり、点源の場合、干渉計の基線長によらず

まったく同じパワーで観測される。

ところで、我々が観測でまず得る量は ���5� '�であり、２次元フーリエ変

換を用いてこれを ����� ��に直して画像を得、それを天文学研究に利用する。

ここで、フーリエ変換でビジビリィティを輝度に変換する式

����� �� ,

� �
���5� '�!

�����������5�' ����

�=



は、暗黙のうちに積分区間を�	 � 5 �	3 �	 � ' �	と仮定している。
一方、実際の干渉計は有限の基線長を持つから、実際の干渉計観測でサンプ

ルされる �5� '�領域は有限であり、積分区間を有限にとることは現実には不

可能である。

有限の �5� '�領域が及ぼす観測への影響を見るために、以下で一次元の問

題を考える。天体は１次元の点源であるとして、輝度は �成分、ビジビリィ

ティは 5成分のみを考え、�5� � 5 � 5� の有限区間を一様にサンプルした

状況を考える。ここで 5� � 3���であり、3� は最大基線長である。このと

き、観測されるビジビリィティは

���5� , � ��5� � 5 � 5��� ����

である。これを逆フーリエ変換して天体の輝度分布を求めると、

�����5� ,

� �

��

���5�!
������5

,
�

���6�!�����
����
��

,
��	���5���

��
� ����

これは ��	�関数 ���	�� , ��	����の形をしている。� , �の近傍で ������� ,

�となる最初の点は � , ���5� であり、点源を観測したときの広がり ��	��

はこれを２倍して、

��	�� ,
�

5�
,

�

3�
� ����

となる。ここで �は観測波長であり 3�は 3 の最大値である。すなわち、干

渉計で点源を観測するとその広がりは ��3� として観測される。これが干渉

計のビームサイズ（分解能）である。なお、この式は単一鏡の分解能を表す

式 ��	�� , ��� に相当し、単一鏡の口径 � を最大基線長 3� で置き換えた

ものになっている。また、��	�関数をプロットすればわかるように、�が大

きいところでも小さな山と谷が繰り返し存在し、これをサイドローブという。

サイドローブがメインビームに対して大きいと、観測されたイメージから真

のイメージを推定するのが難しくなる。サイドローブをできるだけ小さくす

るには 3. カバレッジをできるだけ良くする他、観測された 3. 点に重みを

かけて、動的にビームを制御することもある。このように 3. に対する重み

をかける操作をテーパーという。例えば、テーパー関数としてガウス分布を

考えると、ガウス分布のフーリエ変化はガウス分布になるので、サイドロー

ブレベルをかなり押さえることができる。しかし、ガウス分布の重みをかけ

ることを長基線のデータの重みが小さくなり、結果としてイメージの空間分

解能は劣化する。

��



��� ミッシングフラックス

干渉計では、単一鏡に比べて高い分解能が達成されるのと引き換えに、広

がった構造に対する感度が低下するという問題が発生する。これを干渉計に

よるミッシングフラックスと呼び、干渉計データの解釈に当たっては必ず気

をつけなければならない重要な問題である。

極端な例として、一様輝度 �� で無限に広がった天体を考えると、

����� �� , ��� ����

より、ビジビリィティは

���5� '� ,

� �
����� ��!

������������� , ��Æ�5�Æ�'�� ��/�

すなわち、観測されるビジビリィティは原点 �53 '�,��3 ��以外ではすべて �

となる。これは、この天体を干渉計で観測しても、天体がまったく無いブラ

ンクスカイを観測した場合と同じように見えることを意味する。つまり、一

様輝度で無限に広がる構造は、単一鏡（�53 '�,��3 ��に相当）以外では観測

できない。これは、一様輝度の天体の場合、各場所からの電波が場所ごとに

異なる遅延時間 �
 を持っているために、可干渉性を持った積分ができないこ

とに起因している。有限の大きさをもった天体の場合でも、天体の大きさが

ビームサイズよりも大きくなると、干渉計で検出されるフラックスは真のフ

ラックスに対して著しく減少する。このようなミッシングフラックスをなる

べく小さくするには、��短い基線を加えて 3. カバレッジを良くすることに

加え、��単一鏡で全フラックスを測定することも必要である。!�0!計画で

はこの目的のために、日本が !)!（!������ )��'��� !����）を分担して

いる。!)!は &�鏡１２台の干渉計で短い基線をサンプルするとともに、単

一鏡専用の ���鏡４台でミッシングフラックスのないトータルフラックスを

測定する。

��� 干渉計による天体位置計測

すでに述べたように、干渉計の重要な観測量として幾何学的遅延時間 �
 が

ある。

�
 ,
&� � &�
�

� ��&�

ここで、基線ベクトル &�が既知であれば、幾何学的遅延時間の観測（厳密に

は２つ以上の独立な計測が必要）から、天体の位置ベクトル &�を得ることが

できる。これが干渉計による位置計測の原理である。

具体的には、遅延追尾後のパワースペクトルが

���� , ��!
��������� ����

��



であり、位相項については

$ , �����
 � ��� , ���5�@ '�� ��=�

の関係がある。この式は式 ��&�を追尾中心に対する残差として具体的に書き

下したものになる。従って、パワースペクトルの位相項から、追尾中心に対

する残差位置 ��� ��を求めることができるのである。

位相計測誤差と天体位置誤差の関係を得るために、上の式を一次元化して

簡単化すると

+$ , ��5�+� �=��

とかける。ここで 5� は最大基線長に相当する空間周波数であり、5� , ���

である。これを変形すると、

+� ,
+$

��5�
,

�
+$

��

�
��	��� �=��

ここで、望遠鏡のビームサイズが ��	�� � ��5�という関係式で与えられるこ
とを用いている。この式からわかるように天球面上でビームサイズ１個分の

位置ずれは位相 ��（�/�度�に相当している。

一方、熱雑音誤差を考えた場合、位相の決定精度は信号対雑音比��� を用

いて

+$ ,
�

���
��< �=��

と書ける。�� !の場合、最大基線長� � ���� ��であり、� , �� ?12の

場合、ビームサイズは ��� ���程度であるから、��� � ��の場合の位置誤
差は

+� ,

�
�

�� � ��
�

��	�� � �� ��� �=��

となり、理論上はビームサイズの ���分の �程度でも十分計測できることに

なる。

���� 位相補償観測

上記のような高い位置計測精度を達成する上で、最大の困難となるのが大

気の存在である。大気中の光速度は真空中の光速度 �よりも小さくなるので、

その効果により付加遅延が発生し、その変動によりビジビリティの位相も影

響を受ける。大気による遅延は、乾燥大気成分と湿潤大気成分（水蒸気）の

遅延に大別され、以下のような特徴を持っている。

� 乾燥大気成分：�気圧、水蒸気圧 �状態で、光路長換算で約 ����相当

の遅延。ほぼ固定値である。

� 水蒸気成分：水蒸気分圧に大きく依存し、典型的には �から �� ��程

度。激しく時間変動し、地表付近では数分間に数 ��程度変動する。

��



上記のうち、特に水蒸気成分は激しく時間変動するので、位置天文観測を

行なう上で致命的な誤差要因となる。

水蒸気ゆらぎは数 ��のスケールを持つので、普通の地上観測では位置精度

�� ���を達成するために必要な遅延精度（光路長換算では ����	�������� �
��� ��）を達成することはできない。この問題を回避するために考案された

方法が近傍の２つの天体をほぼ同時に観測することで大気の揺らぎを打ち消

す位相補償である。

いま、２つの天体を同時に観測し、それぞれの天体について遅延時間を計

測したとする（天体１を目標天体、天体２を基準天体する）。このとき、それ

ぞれの天体の観測には大気による付加遅延項が加わるので

�����
 ,
&� � &�


�
@ ������� �=��

������ ,
&� � &��

�
@ � ������� �=��

となる。このとき、２つの天体が天球面上で十分近ければ（例えば数度以内）、

大気の揺らぎはほぼ共通化される（すなわち ������� � � �������）。よって、２

つの式の差分を取ると、

+��
 � ������ � �����
 ,
&� � �&�� � &�
�

�
�=/�

すなわち、観測量 +��
 から、大気の揺らぎに影響されずに天体の相対位置

�&�� � &�
�を計測することができる。

これを実現するには、２つの天体を同時に観測できるシステムが必要であ

り、�� !はこの目的のために世界で初めて２ビーム同時受信観測層装置を

搭載している。一方、２ビームを持たない通常の電波望遠鏡の場合は、２天

体を短いサイクルで交互に観測するスイッチング法という方法で代用する。

スイッチングの場合、大気の揺らぎが変動する時間スケール（数分）よりも

短い間に２天体間を切り替える必要がある。この場合、基準天体を観測する

や、アンテナの駆動時間を考えると、目標天体に望遠鏡が向いている時間は

全観測時間の ��H程度となり、観測効率が悪くなるという問題がある。

� ��	�で観測する天体

����の特徴である高分解を生かした研究をするには、他の波長の望遠鏡

では分解できないが、����では分解することができるスケールの天体を観

測するのが効果的である。一方、すでに述べたように、����は感度に難点が

あるので、上記のような適当なスケールを持つものの中で、高輝度放射を持

つものが観測対象となる。����の典型的な分解能として � ,����� ���を
考えると、この分解能に対応する実スケールは距離�の関数として

7 ,
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という関係式で表すことができる。すなわち銀河系内近傍の �'�スケールで

あれば � !G程度の構造を分解することができる。巨星の星周ガスや星形成領

域の原始星円盤／アウトフローはこれよりも大きいスケールであるから����

で分解することができる。また、天体の年周視差は � !Gに相当する角度であ

るから、�'�スケールの年周視差も����で狙うのに適したスケールである。

一方、系外銀河のスケールでは、� � �� 0'�とすると、�はサブパーセク
スケールになり、!?.ジェットなどをこのスケールで分解することも����

の重要な応用例となる。また、����の高分解能観測の究極のゴールとして、

ブラックホールの事象の地平線を分解し、文字通り「黒い穴」を分解して見

るというものがある。銀河系中心のブラックホール "
� !Iは太陽の ���万倍

の質量を持つ巨大ブラックホールであり、全天でもっとも見かけの大きさが

大きいブラックホールである。"
� !Iの重力半径は �� ���程度と期待される

ので、今後の ����観測技術の進展（サブミリ波）によって実現可能なレベ

ルにある。
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