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銀河系広域精密測距儀 
 
概要 

本研究では、VLBI Exploration of Radio Astrometry(VERA)を用いてミラ型変光星
の周期光度関係の高精度化を目指して、ミラ型変光星 R Ursae Majoris(R UMa)に付随
する水メーザーの年周視差計測を行い年周視差 09.072.1 ° mas、距離にして 581+31-28pc
という結果を得た。 
得られた距離と Two Micron All Sky Survey(2MASS)、Infra-Red Astronomy 

Satellite(IRAS)、鹿児島 1m光赤外線望遠鏡の赤外の観測からR UMaの半径342±5R
8
、

表面温度 2723±28K、光度 4662±995L
8
とそれらの変化、ダスト殻の半径 3478±

551R
8
、温度 396±45Kを見積もった。R UMaの半径と表面温度の変化は逆位相では

なく、表面温度の位相が半径の位相よりもπ/5進んでいることがわかった。これは、我々
が常識的に考えていた星の半径が大きくなると、表面温度は下がるということと大きく

異なっている。これは、ミラ型変光星の内部では輻射平衡の部分と対流平衡の部分が存

在していると考えられているので、このため、半径の位相と表面温度の位相にずれが見

られるのではないかと考えているが定量的に説明はできていない。 
また、Kバンドの実視等級 1.37等級と得られた距離から R UMaの Kバンドの絶対
等級は-7.45±0.11等級を得て、大マゼラン星雲の距離を 50kpcと仮定し、大マゼラン
星雲の周期光度関係からR UMaが fundamental modeで脈動している可能性が高いこ
とがわかった。脈動モードによって、変光周期と質量、半径には関係があり、得られた

半径と変光周期から質量を見積もると 2.71M
8
となった。 

年周視差と距離の関係が非線形であるために観測される年周視差の期待値と真の年

周視差の期待がずれてしまうという Lutz-Kelkerバイアスがある。このバイアスがある
と周期光度関係を導出する際に統計的に適切な処理が行えない。このバイアスを避ける

ためには年周視差の精度が 10~15%程度必要になる。そこで、年周視差の精度が 15%
以上のミラ型変光星 11天体を用いて銀河系における周期光度関係（ Log P vs M関係；
P：周期、 MK：絶対等級)を導出した。その結果、傾きは-3.91±0.93、切片(ゼロ点：
P=0)は 2.37±2.33等級となった。大マゼラン星雲の傾き-3.47±0.19と比較して有意な
差は見られないので、大マゼラン星雲の周期光度関係の傾きを採用し、求めたゼロ点は

1.25±0.14等級となった。 
本論文では、末期段階の星を扱うため、まず、星の進化について説明し、周期光度関

係の利用価値、問題点について述べ、VERAでの観測と解析方法、結果、そして最後に
誤差評価、R UMaの物理量、銀河系におけるミラ型変光星の周期光度関係について述
べる。 
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第1章  導入 
本研究では末期段階の星を主に扱うので、まずは星の進化について質量ごとに主系列

を離れるところから説明する。 
 

1.1 星の進化 

1.1.1  1M
8
の星の進化 

太陽と同質量の星は小質量星と呼ばれる。1M
8
の星は、約 100 億年で中心の水素を

消費し尽くす。この時点で主系列を離れる。その後、ヘリウム中心核が形成され、次第

にヘリウム核の周りで水素が燃える水素核燃焼の段階に入る。密度の高いヘリウム中心

核とその周りの密度の低い水素外層の 2極分化が進む。太陽程度の比較的質量の小さい
星は、もともと密度が高いのでヘリウム中心核はその質量が増えるにつれて、密度も上

がり電子の縮退圧で支えられるようになる。これは、密度が高いわりに温度が低いこと

による。ヘリウム核の内部には熱源がないので、水素燃焼殻の温度で決まる等温状態に

なる。また、縮退圧で支えられるので、7M
8
の星のように、ヘリウム核が重力収縮して、

常に重力エネルギーを解放するということもない。しかし、水素殻燃焼が進むにつれて、

さらにヘリウム核の質量が増加する。それとともに、大きな質量を縮退圧で支えるには、

中心密度を上げる必要がある。 
中心密度が上がるにつれて、ヘリウム核の半径が小さくなり、重力が大きくなるので、

その重力を支えるために水素殻燃焼の場所の圧力が上昇し、それとともに温度も上がる。

ヘリウム核が成長するにつれて、水素燃焼によるエネルギー放出率は大きくなるので、

星は明るくなる。同時に、放出されたエネルギーは外層を外に押し出すので、星は半径

を増す。星の表面温度が下がり、表面対流層は、次第に深くなり、ついには、外層全体

が対流層になる。外層が対流平衡になると、林の禁止領域の縁に沿ってHR図中を上昇
する。この段階の星を赤色巨星と呼び、林の禁止領域に沿った線を赤色巨星分枝(Red 
Giant Branch)という。 
ヘリウム核の質量が 0.46M

8
になった時、中心部の温度は 1億度以上になり、3つの

ヘリウムが 1個の炭素原子に変わるトリプルアルファ反応と呼ばれる燃焼が始まる。ト
リプルアルファ反応が起こって炭素がたまって来ると、炭素(12C)とヘリウム原子核
(4He)が反応し、酸素(16O)となる。また、わずかではあるが、酸素原子核がヘリウム原
子核と反応し、ネオン(20Ne)ができる。星の質量が大きく、トリプルアルファ反応の時
の温度が高いほど、できる炭素／酸素の比が小さくなる。 
トリプルアルファ反応で熱が出ても、熱による圧力は電子の縮退圧に比べて小さいの

で、全体の圧力が上がらない。したがって、ヘリウム核は膨張しないので、密度も上が

らない。温度だけが上がる。縮退圧が圧力勾配を担っている場合の星の見かけの比熱は
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正になる。熱核反応の安定化が働かないため、トリプルアルファ反応は一気に進行し、

ますます多くの熱が発生する。この一気に進む、ヘリウム燃焼をヘリウムフラッシュと

呼ぶ。不安定な核燃焼は、核反応による熱エネルギーが、ヘリウム核の重力エネルギー

と同じ程度まで出て来ると、ヘリウム核が膨らみ始める。これを縮退が融けるという。

すると、通常の理想気体の状態方程式が成り立つようになるため、比熱が負のふるまい

にもどるので、密度と温度が下がり、安定な核燃焼に移行する。安定なヘリウム燃焼に

移行した段階を水平分枝(Horizontal Branch)と呼ぶ。 
ヘリウム核の中心にヘリウムが無くなってくると、今度は、炭素・酸素核が形成され

る。これにともない、ヘリウムは炭素・酸素核の周りで、殻燃焼を起こすようになる。

このさらに外側には、ヘリウム核と水素外層の境目に、水素燃焼層がある。これも、水

素殻燃焼と呼び、水素殻燃焼とヘリウム殻燃焼がふたつあるので、二重殻燃焼(double 
shell burning)と呼ぶ。 
ヘリウム燃焼は、水素燃焼に比べて単位質量あたり 10分の 1程度のエネルギーしか
出さない。しかし、燃焼率自体は大きくなるので、早く燃料を使いはたしてしまう。炭

素・酸素核の質量が大きくなるにつれて、水素外層は膨れ、対流層が発達する。星の外

層が深い対流層になるため、星は林トラックに沿ってHR図中を上昇し始める。この段
階は、発達した炭素・酸素核と薄いヘリウム層、その外側に密度の低い水素外層が広が

る、という構造になる。この段階の星を漸近赤色巨星段階の星(Asymptotic Giant 
Branch star)、あるいは略して AGB星と呼ぶ。ミラ型変光星はこの AGB星段階の星
である。 
太陽は、非常に小さい率ではあるが、現在も太陽風を吹かせて、それ自身の質量を減

少させている。RGB 段階になると、水素外層が膨れて、その分、星の表面での重力が
減少するので、主系列段階よりはるかに強力な恒星風が吹いていると考えられる。ただ、

現在の理論では、この恒星風をきちんと取り扱うことができていないので、どの程度の

量が RGB 段階で失われるのか判然とはしていない。さらに、AGB 段階でも、もっと
強力な恒星風が吹いて、質量が失われると考えられている。しかし、理論的にも観測的

にも質量放出率がきちんと分かっているわけではない。太陽程度の星では、AGB 段階
の最終ステージで、１万年から 10万年程度の時間をかけて、水素の外層を吹き飛ばし
ていると考えられている。吹き飛ばされた外層は、惑星状星雲として、観測される。ま

た、残された炭素・酸素核は、初期の段階では、数万度の非常に高い温度で光っている

ので、その紫外線をうけて、惑星状星雲は明るく輝く。星雲は、次第に膨張し、最終的

には消失する。また、中心の炭素・酸素核は次第に冷えていき、白色矮星となる。太陽

程度の星は、0.55~0.6M
8
程度の白色矮星を残すと考えられている。 

 
1.1.2  7M

8
の星の進化 

太陽の質量の数倍の質量を持つ星を中質量星という。中質量星の場合は、主系列段階
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で対流核を持っているので、対流核全体で、同時に水素がなくなり、ヘリウム核が形成

される。このヘリウム核は、比較的温度が高く、密度もあまり高くないので、縮退しな

い。7倍の太陽質量を持つ星の主系列に留まる時間は、約 4000万年である。水素がヘ
リウム核全体でほぼ同時に無くなるので、水素核燃焼が止まる。核融合熱が出て来なく

なるので、星全体が収縮を始める。少し収縮して、重力エネルギーを解放し、ヘリウム

核の周りの温度が上がると、ヘリウム核の周りの水素に火がつく。十分な熱が水素核燃

焼によって出て来るようになると、水素外層の収縮は止まる。しかし、ヘリウム中心核

は、熱源を持たないので、さらに収縮を続ける。ヘリウム核の表面の温度は重力エネル

ギーの解放のため上昇するので、水素核燃焼がますます盛んになり、それによって出て

来るエネルギーがどんどん大きくなる。このため、水素外層はいっそう膨らみ、膨らむ

ことで表面温度が下がるので、星はHR図上で明るさを少しずつ減少させながら、温度
が低い方(右)へ動いていく。明るさが減少するのは、出て来る熱エネルギーが外層の膨
張に使われてしまうからである。 
このHR図上を左から右へ移動していく時間は主系列段階に留まる時間や、その後の

RGB に留まる時間に比べて短いので、この位置にいる星を実際に見つけることは非常
にまれである。このため、この領域をヘルツシュプルング・ギャップと呼ぶ。 
表面温度が低くなるにつれて、表面近くの不透明度が大きくなり、熱が流れにくくな

る。このため表面から対流層が発達して、外層全体が対流層になる。これ以降は、星は

林の禁止領域の縁に沿って、次第にHR図上を上に登っていく。ヘリウム中心核の周り
の水素核燃焼から出るエネルギーが次第に増えても、対流は効率良く熱を流すことがで

きるので、半径があまり膨らまない。しかし、出て来るエネルギーが増えるので、明る

くなる。 
ヘリウム中心核は質量が増えて行くと同時に収縮し、その中心の温度が 1 億度を超
えると、ヘリウム原子核のトリプルアルファ反応が起こり、ヘリウム核燃焼が始まる。

ヘリウムに火が着く時のヘリウム核の質量は、ゼロ年齢主系列の時の星の質量によって

違ってくる。7M
8
 の星の場合は、ヘリウム核の質量が 1.4M

8
 程度まで太ると、ヘリウ

ムに火が着いて、トリプルアルファ反応が始まる。このとき、ヘリウム中心核は縮退し

ていないので、ヘリウム中心の核燃焼はフラッシュにはならず、比較的安定に進む。ト

リプルアルファ反応の温度依存性は CNOサイクルよりもきついので、ヘリウム核の中
心部では、対流核が発達する。一旦、ヘリウムに火が着くと、水素殻燃焼の場合よりも

たくさんの熱が出て来るので、星の表面温度は上昇し、表面近くの不透明度が下がり、

対流外層が急速に薄く(小さく)なる。このために、星はHR図上を高温(左)側に移動し、
しばらくそこに留まる。 
主系列の時間の約 5 分の 1 程度の時間が経つと、ヘリウム中心核の対流核中のヘリ
ウムが燃え尽きる。中心近くの対流層は消えて、星の中心部は放射平衡となり、重力収

縮が始まる。重力収縮が進んで、炭素・酸素からなる核の周りの温度が 1億度程度にな
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ると、C+O 核の周りでヘリウムの殻燃焼が始まる。したがって、ヘリウムの殻燃焼と
水素の殻燃焼が同時に進行する double shell burningの段階に入る。C+O核が収縮す
るにつれて、密度が上がるので、C+O核は縮退するようになる。C+O核は電子の縮退
圧で支えられるようになるので、中心温度があまり上昇しなくなる。したがって、以降、

炭素に火が着くことはない。この意味では、星の進化は止まる。 
しかし、C+O核の質量は時間とともに増え、半径が縮み、C+O核表面の圧力が上昇
するとともに温度も上がるので、ヘリウム核融合反応から出て来るエネルギーが増す。

出て来た熱は外層に注入されるので、外層は膨張し、星の表面温度は下がる。このため、

星の表面近くの不透明度が増えるので、熱の流れが悪くなり、表面対流層が発達してく

る。星は、再び林トラックに沿って、HR 図を上昇する。これを漸近赤色巨星分岐
(Asymptotic Giant Branch)と呼ぶのは、太陽程度の質量を持つ、小質量星の場合と同
じである。 
ヘリウム燃焼段階にある中質量星は、HR図上で、ループを描く。この時、セファイ
ド不安定帯とよばれる領域を行きと返りに２度横切る。この領域に星が存在する場合、

星の外層は不安定になり、振動を始める。この振動の周期は、星の中を音波が通り過ぎ

る程度の時間がかかるので、星の半径が大きい程、すなわち、星の明るさが大きい程、

長い。このため、セファイド型の星は、その振動周期と真の明るさとの間にきれいな関

係があり、三角視差が測定できないような遠方の星団や銀河までの距離を決定するのに

使われる。 
中質量星も、その漸近赤色巨星段階の最後で、恒星風が吹き水素外層を失うと考えら

れている。最後に残されるのは、0.8~1.1M
8
の C+O白色矮星である。 

 
1.1.3  20M

8
の星の進化 

太陽の 10 倍以上の質量を持つ星は、大質量星とよばれる。太陽の 20 倍程度の質量
を持つ星は、中心核が縮退することなく、ヘリウム燃焼、炭素燃焼、ネオン燃焼、酸素

燃焼、シリコン燃焼と次々と進行して行き、最後に鉄の核からなるタマネギ構造になる。

鉄は最も安定な原子核で、これ以上核融合反応を起こさせることはできない。しかし、

鉄の中心核の温度が重力収縮して、100億度を超えるとガンマ線を吸って鉄の原子核は、
ヘリウム原子核(アルファ粒子) や、陽子、中性子に分解を始める。これは、鉄の原子
核が高エネルギーの光子を吸って分解する反応なので、「鉄の光分解」とよばれる。こ

のときの星の内部は、内側から順に、鉄の核が中心から 1.4M
8
まで、シリコン層が

1.75M
8
まで、炭素・酸素層が 3.8M

8
まで、ヘリウム層が 6.0M

8
までで、それから上は

水素外層という構造になっている。 
鉄の光分解は、高エネルギーの光子(ガンマ線)を吸ってしまう反応なので、吸熱反応
である。このため中心の温度は下がり、重力に対抗する圧力が作れず、光分解を始めた

鉄の核は、一気に潰れてしまう。この重力崩壊がきっかけになって、星は中心部に中性
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子星を残し、残りの外層は中性子星を形成する時の反動で跳ばされてしまう。この爆発

が超新星爆発である。 
 
1.1.4  星の進化まとめ 
●M < 0.08M

8
の星は水素の核融合反応に点火しないので、褐色矮星とよばれる。 

●0.08M
8
 < M < 0.8 M

8
の星は宇宙年齢(135億年)よりも主系列段階の寿命が長いので

現在も中心で水素核融合反応が起きていて、主系列星の段階にとどまっている。 
●0.8M

8
 < M < 8M

8
の星は C+O核が縮退し、電子の縮退圧で支えられるので、熱源の

ない中心核が収縮せず済む。このため中心の温度が上昇しなくてよいので、炭素から先

の核融合反応が起きない。恒星風で外層を飛ばして、最後は C+O白色矮星を残す。 
●8M

8
 < M < 10 M

8
の星は C+O核が縮退しないので、熱源がない中心核を支えるため、

重力収縮する。このため、中心の温度が上昇して、炭素が燃え、O+Ne+Mg核ができる。
しかし、次の段階で O+Ne+Mg 核は縮退し、電子の縮退圧で支えられるようになる。
それで、Ne燃焼などは起こらない。しかし、核の質量が 1.38M

8
になると、24Mgや 20Ne

原子核は、電子を吸収して、24Mg→ 24Na→ 24Ne や 20Ne→ 20F→ 20O となった方が、
エネルギーが低く安定する。このようにして、まわりの電子を捕獲し始めるので、電子

の数が減り、そのため電子の縮退圧が減少するので、O+Ne+Mg核は重力を支え切れず
落下収縮し、最後は、超新星爆発を起こし、中性子星を残す。 
●10 M

8
 < M < 40 M

8
の星は C+O核の温度は高く、密度も 1M

8
などの場合に比べ、低

いので、核は縮退せず、温度上昇が続くので、順番に Cが燃え、O+Ne+Mg核(縮退せ
ず)ができ、O+Ne+Mg核は重力収縮し、温度上昇し、O, Ne, Mgが燃え、S+Si核(縮退
せず)ができ、S+Si 核は重力収縮し、温度上昇し、S, Si が燃え、Fe 核(縮退せず)がで
きる。Fe核の中心温度が 100億度近辺になると、高エネルギーγ線によって鉄の原子
核が分解され、圧力が急激に減少するので、核が落下収縮し、超新星爆発を引き起こし、

最後は中性子星を残す。 
●40 M

8
 < M < 100 M

8
の星も Fe核までは縮退せず、Fe核の中心温度が 100億度程度

に達し、高エネルギーγ線による鉄の原子核の光分解が起こり、Fe核が落下収縮する。
しかし、残される中性子星は、中性子星の上限質量を超えるので、ブラックホールにな

ると考えられている。 
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1.1.5  変光星の種類 
この節では、本研究に関係の深い主な脈動変光星について述べる。 
星が進化して、大きく膨らんだ巨星や超巨星になると、外層の密度が小さくなり、わず

かなエネルギーの変化で振動を始めるようになる。このような星を脈動変光星といい、

いくつかのタイプが存在する。 
● セファイド変光星 

HR図上でセファイド不安定帯に属しており、変光周期が 1~100日程度の脈動変光星
で、種族の違いによって元素組成が異なり、2種類にわけられる。 
ケフェウス座δ型星(δCep)：種族Ⅰの古典的セファイド 
おとめ座W型星(W Vir)：種族Ⅱのセファイド 
● 星団型変光星 
同じく、HR図上でセファイド不安定帯に属しており、こと座 RR型星(RR Lyr)を代
表とし、セファイドに比べるとあまり大きく膨らんでいない巨星で、周期が 1日以下の
変光星である。光度は密度にあまり関係なく、絶対等級がほぼ 0等級である。これらの
脈動変光星は、種族Ⅱの天体である球状星団の中にあることが多いので、星団型変光星

と呼ばれる。また、絶対等級が 0等級と一定なので球状星団の距離決定などに利用され
る。 
● 長周期変光星 
くじら座ο型星のような変光周期が 100~1000 日程度で比較的変光周期が規則的な
脈動変光星で、Vバンドで2.5等以上の変光幅があるものをミラ型変光星という。また、
ミラ型変光星より周期性の悪い、変光周期が 20~2000 日の脈動変光星を半規則型変光
星という。これらの脈動変光星にはメーザー(Microwave Amplification by means of 
Stimulated Emission of Radiation)が見つかっている。メーザーとは自然放射が誘導放
射により増幅されたものである。誘導放射とはエネルギーが高くなってから自然放射が

起きるまでの平均的な時間が長い物質に、自然放射で生じる電磁波とまったく同じ性質

の電磁波を照射すると誘導されて放射を起こすことである。エネルギーを高くした状態

の物質を大量に用意しておけば、誘導放射が次々と誘導放射を生じ、その結果、最初の

電磁波よりも極めて強い電磁波を生じさせることができる。ミラ型変光星のような星に

は水 H2O、水酸基 OH、一酸化ケイ素 SiO のメーザーが見つかっている。メーザーは
増幅によって極めて強く輝いているので、分解能は高いものの感度が悪い超長基線干渉

計(Very Long Baseline Interferometory)の観測の対象となっている。 
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1.2 変光星の周期光度関係 
天体の距離を測定することは、宇宙論や天文学において最も基本的かつ重要なことで

ある。しかし、距離を測定することは非常に困難である。距離を測定する方法は「宇宙

距離はしご」のレーダーエコー法、三角測量、変光星の周期光度関係などがある。しか

し、これらの測定法には問題点や測定できる限界がある。レーダーエコー法では光の速

さはわかっているのでレーザー光の往復時間を精度よく測定すれば距離を求めること

ができる。しかし、この方法では太陽系内の天体の距離測定が限界である。次に三角測

量は相対 VLBI が行われる前はヒッパルコス衛星の数 100pc 程度が限界であった。相
対 VLBIでは数 kpcという遠方の天体まで距離測定が可能になった。そして、変光星の
周期光度関係は変光星の周期と実視等級を測定することができる範囲までは測定可能

で、現在のところ数Mpcまで測定可能である。 
周期光度関係は変光星の変光周期と実視等級を求めるだけでいいので非常に簡単に

天体までの距離を測定できる。現在最も利用されている周期光度関係はセファイド変光

星とミラ型変光星の 2つの周期光度関係が知られている。さらにセファイド変光星は種
族Ⅰと種族Ⅱの 2 種類の系列があり、ミラ型変光星にも脈動モード(星の脈動と大気の
脈動が同位相である fundamental mode(ミラ型変光星)と星の脈動と大気の脈動が逆位
相である first-overtone mode(半規則型変光星)がある)の違いにより 2種類の周期光度
関係の存在が知られている。以下で周期光度関係のメカニズムについて説明する。 
脈動は星の内部から放射によって運ばれてくるエネルギーの一部がせき止められて運

動エネルギーに変換されるために発生し、維持される。それには、ガスの放射に対する

不透明度の温度依存性が大きな役割を果たす。星の深部のようにガスが完全電離してい

る場合、ガスの不透明度は温度の上昇に対して急激に減少する性質をもっている。一方、

水素、ヘリウムの電離が不完全な場所では、温度による不透明度の減少傾向が弱まり、

さらには、逆転して温度と共に上昇する場所もある。密度に対する依存性はあまり変化

なく、だいたい不透明度は密度に比例して大きくなる。ゆらぎによって星の内部のある

層が微小な圧縮を受けた場合を考える。圧縮により、ガスの密度と温度が上昇する。そ

こが不完全電離領域であったとすると、圧縮によって不透明度が上昇する。すると、星

の内側から外側に向かっての放射によるエネルギーの流れの一部がそこでせき止めら

れて、その層の熱エネルギーとなる。よって、その層が圧縮されたときの温度と圧力は

断熱的な場合に比べてわずかに強い。その層が膨張すると、温度と密度が下がるので、

不透明度が小さくなる。すると、その層で放射によるエネルギーの流れが大きくなり、

その層はエネルギーを失うことになる。よって、そのときの温度と圧力は断熱的な場合

よりも強い。このプロセスが繰り返し起こることによって、だんだん膨張と圧縮が圧縮

の際の不透明度の値の変化が原因となって星の脈動が引き起こされる。このメカニズム

をカッパメカニズム(κメカニズム)という。 
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しかし、星の内部の大部分は完全電離した高温ガスで構成され、そこでは、不透明

度が、膨張圧縮に対して上で述べたこととは逆の振る舞いをし、揺らぎは放射エネルギ

ーの出入りによって減衰を受ける。この減衰は放射減衰と呼ばれる。星が脈動を起こす

ためには、κメカニズムの効果が放射減衰の効果に勝たなくてはならない。この 2つの
効果の大きさは、1脈動周期の間に物質に出入りする放射エネルギーが大きいほど大き
い。星の深部では放射エネルギーが出入りするのに要する時間が非常に長いので、そこ

での圧縮膨張はほとんど断熱的に起こる。したがって、放射減衰の効果は、κメカニズ

ムの起こる層のすぐ内側で最も大きく、中心に近づくにつれて急激に小さくなる。星の

表面温度が高いと、水素とヘリウムの不完全電離の層、つまりκメカニズムの起こる層

が表面に近く密度が低いため、その効果が弱い。また、放射減衰の効果が大きい層が厚

くなる。そのため、放射減衰の効果が勝り、脈動は起きない。つまり、水素、ヘリウム

の不完全電離層でのκメカニズムによって脈動が起こるためには、星の表面温度はある

程度低くなくてはならない。その条件が、HR図上でのセファイド不安定帯の高温側の
境界線に対応する。 
低温側の境界線よりも表面温度の低い星では、不完全電離領域での対流の勢力が強

く、放射によるエネルギー輸送の割合が小さいために、κメカニズムの効果が弱いこと

と、対流の効果とによって、星の脈動が抑えられると考えられている。しかし現在のと

ころ、星の中での対流、特に脈動する星の内部での対流については、まだよく理解され

てないので、セファイド不安定帯の低温側の境界線については、理論的に再現されるま

でにはいたっていない。 
セファイド不安定帯よりも表面温度の低いミラ型変光星の原因には、対流の効果が

重要な役割を果たしていると思われる。しかし、前にも触れたように、対流に対する理

解が未熟であるため、このような表面温度の低い星の脈動についての理論的理解はあま

り進んでいない。 
星が核反応による圧力をなくして、重力だけでつぶれてしまうまでの時間を free fall 

timeといい、これをもとに星の脈動周期を定義すると、 

rG
P 1
´                              (1.2.1) 

と書ける。ここで P は変光周期、G は重力定数、ρは密度である。密度は質量を半径
の 3乗で割ったものなので密度と半径の関係は逆比例の関係である。また、星の光度 L
は、 

424 TRL sp=                            (1.2.2) 
で、半径 Rの 2乗に、温度 Tの 4乗に比例する。また、σはステファン・ボルツマン
定数である。温度は光度に 4乗で効いてくるが、半径の変化に比べるとほとんどないと
考えられているので、温度を定数とすると、光度は半径の 2乗に比例することがわかる。
また、密度は半径の 3 乗に逆比例の関係にあるので、(1.2.1)式から光度は変光周期の
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4/3乗で比例することがわかる。 
 
周期光度関係のメカニズムを説明したので、ここからは周期光度関係を利用して距離

を求める方法を述べる。 
周期光度関係とは変光星の変光周期 Pの常用対数と絶対等級Mが、 

bPaM += 10log                         (1.2.3) 
という 1次関数の式で表すことができるという関係である。 
天体の距離 dは天体の実視等級mと絶対等級Mを用いて、 

5log5 10 -=- dMm                        (1.2.4) 
と表すことができるので(1.2.4)式に(1.2.3)式を代入し、整理することで、 

( )bPam
d

--+
=

10log5
5
1

10                         (1.2.5) 

となる。 
このことから実視等級mと変光周期 Pさえ得ることができれば天体の距離を推定する
ことができる。また、(1.2.4)式の右辺は距離なので、左辺は距離を表す指標として距離
指標と呼ばれている。 
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1.2.1 近傍銀河における周期光度関係 
近傍銀河内の星までの距離と近傍銀河までの距離はほぼ等価とみなすことができる

ので、近傍銀河における周期光度関係は星の距離の違いによる明るさの違いを考えるこ

となく得ることができる。そのため、いくつかの近傍銀河で周期光度関係が高精度に得

られている。1つの例として大小マゼラン星雲の周期光度関係を示す。 

 
図 1：大小マゼランの様々な周期光度関係 (Ita et al. 2004) 

上図が大マゼラン星雲、下図が小マゼラン星雲の周期光度図。系列は以下を参照。 
A-：RGB変光星と金属欠乏星と種族Ⅱの AGB変光星 
A+：不規則脈動 AGB変光星 
B-：RGB変光星と金属欠乏星と種族Ⅱの AGB変光星 
B+：不規則脈動 AGB変光星 
Cõ：first-overtone modeで脈動しているミラ型変光星 
C：fundamental modeで脈動しているミラ型変光星 
D：不規則変光星と未知の変光星 
F：fundamental modeで脈動しているセファイド変光星 
G：first-overtone modeで脈動しているセファイド変光星 
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1.2.2 太陽近傍における周期光度関係 
一方、銀河系内では星までの距離を考慮しなければならないので、近傍銀河のように

実視等級と変光周期を求めるだけでは周期光度関係を得ることはできない。そのため、

銀河系内における周期光度関係はヒッパルコス衛星の登場までは得ることはできなか

った。ヒッパルコス衛星によって太陽近傍のセファイド変光星とミラ型変光星の周期光

度関係が得られているので以下に示す。 

 
図 2：太陽近傍におけるセファイド変光星の周期光度関係 (Heacox 2004) 

 
図 3：太陽近傍におけるミラ型変光星の周期光度関係 (van Leeuwen 2007) 

直線の系列は大マゼラン星雲と同じで、大マゼラン星雲の距離指数を 18.5 とした。こ
の図は van Leeuwen (2007)を元に作成した。 
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1.2.3 周期光度関係の問題点 
ヒッパルコス衛星によって太陽近傍の周期光度関係は得られたかのように思われて

いるが大きな問題点がある。 
それは、年周視差の精度である。年周視差と距離の関係は非線形であるため、観測さ

れる年周視差の期待値が真の年周視差の期待値からずれてしまうという Lutz-Kelker
バイアスが知られている。その Lutz-Kelkerバイアスを避けるために必要な年周視差の
精度 10~15%以上の精度を満たせている天体は数天体しかないため統計的に適切な処
理ができているとは言い難い状況である。 
 

1.3 VERAについて 
VERAとは VLBI Exploration of Radio Astrometry(VLBIとは超長基線電波干渉の
こと)の略で、銀河系内の約 1000 個の星形成や末期の星に付随するメーザーを相対
VLBI でモニター観測し、10 マイクロ秒角(ȋas)の精度で年周視差を計測することで、
銀河系の精密立体地図を作ろうという計画である。VERAは口径 20mの電波望遠鏡を
岩手県の水沢、東京都の小笠原、鹿児島県の入来、沖縄県の石垣島の 4ヶ所に配置して
おり、最長基線長 2300km という口径 2300kmの望遠鏡と同等の角分解を有する。ま
た、通常の望遠鏡には受信機は 1 つしか搭載されていないが、VERA は 1 つの望遠鏡
に 2つの受信機を搭載している。これは、地球上で観測する限り逃れることのできない
大きな問題である地球大気の揺らぎを除去するためである。2つの受信機で近接する目
標天体と位置基準天体を同時に観測することで、2つの天体に共通する大気の揺らぎを
除去し、本来の性能を引き出すことができる。これを相対 VLBI観測という。以降、通
常の VLBI観測を 1ビーム観測、相対 VLBI観測を 2ビーム観測と呼ぶことにする。ま
たこの論文では、メーザーを観測しているビームを A ビーム、位置参照電波源を観測
しているビームを Bビームとする。 
以下に現在 VERAで行われているプロジェクト観測を示す。 
・ 銀河系の動力学とダークマターの質量分布 
現在は地球から 5kpc程度にある中距離メーザー源の距離と運動を観測している。距
離と運動を求めることで太陽円の外側の回転曲線を正確に決定する。 
・ 銀河中心距離とバルジの構造 
主な目的は銀河系の中心だと考えられている Sgr A*の距離を正確に計測することで
ある。また、銀河中心の構造やバルジの構造を解明する。 
・ 近傍星形成領域の立体構造 
オリオンを代表とする近傍星形成領域の立体構造を解明する。 
・ ミラ型変光星の周期光度関係 
本研究の目的である周期光度関係の精密導出である。 
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図 4：VERA観測網 

 
図 5：相対 VLBI観測の概念図 

 
次に、VERAの信号の流れについて説明する。 
VERAで 2ビーム観測が可能な受信機は K(22GHz帯)と Q(43GHz帯)で、受信可能
周波数帯は K 帯で 21.5-23.8GHz、Q 帯は 42.5~44.5GHz、受信機雑音温度は K 帯で
30~50K程度、Q帯では 70~90K程度で受信偏波は左偏波である。受信機で増幅された
信号は第 1局部発信機(1st Local)から出る基準信号(K帯 16.8GHz、Q帯 37.5GHz)と
混ぜ合わされ、4.7GHz~7GHzの中間周波数帯(Intermediate Frequency, IF)へと変換
される。IFは各ビームに 1チャンネルある。IF出力は、ベースバンド変換部シンセサ
イザーからの基準信号と混ぜ合わせてベースバンド周波数(0~512MHz)に変換される。
ベースバンド出力は A/D 変換器に 2 ビット量子化サンプリング、帯域幅 512MHz で、
2048Mbpsのレートでデジタル信号処理装置に伝送される。しかし、記録系は 1000系
の 128Mbpsか 2000系の 1024Mbpsなので、量子化された信号をフィルタリングして
必要な周波数帯のみを切り出して記録している。記録可能な総帯域幅は 1000 系で
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32MHz、2000 系で 256MHz である。次に相関処理は国立天文台三鷹キャンパスにあ
る FX相関器で行われる。分光点数は 1000系で全チャンネル合計 1024点、2000系の
2ビームの全チャンネル合計 2048点である。 

 

 
図 6：VERAの周波数変換の概念図 

 

1.4 ミラ型変光星 R UMaについて 
ミラ型変光星は酸素型と炭素型の 2種類で区別される。ミラ型変光星 R UMaは酸素
型のミラ型変光星(O-Mira)で Kバンド実視等級は 1.37等、変光周期は 301.6日と知ら
れている。また、過去の研究によって R UMaまでの距離は 310~750pcという値が得
られている。この中で直接距離を測定したのはヒッパルコス衛星による年周視差計測だ

が、その誤差は 100%を超えている。 
以下に R UMaについて得られている基本的情報をまとめておく。 
天体名：R UMa 
座標：赤経 10h44m38.42831s 赤緯 +68d46m32.3442s 
変光周期：301.6日 
Kバンド実視等級：1.37等 
距離：310～750pc 
 
また位置参照電波源 J1056+7011の座標は、 
赤経 10h56m53.61517s 赤緯 +70d11m45.91561s 
で R UMaとの離角は 1.8°である。 
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第2章  VERAによる相対 VLBI観測 

2.1 観測 

2.1.1  単一鏡観測 
鹿児島大学では相対 VLBI 観測の合間に単一の望遠鏡による水メーザーのモニター
観測とサーベイ観測を行っている。その中で R UMa のモニター観測も行われている。
R UMaのフラックスの変化とライトカーブを以下に示す。 

 
図 7：R UMaのフラックスの変化とライトカーブ 

電波も可視も規則的に変光していることがわかる。電波の方が可視に比べて位相が遅

れているのがわかる。 
 

2.1.2  VLBI観測 
VLBI観測は K帯、2nd Localは 5.168GHz、デジタルフィルターは Aビーム 1IF×

16MHz、Bビーム 15IF×16MHzで記録は 2000系で行っている。また、R UMaを観
測しているAビームは16MHzの1024分光点なので速度分解能は0.42km/sなのだが、
相関処理の際にバンチセル処理というメーザーの存在する周波数から±4MHz を切り
出し、速度分解能を 0.21km/sにあげている。観測は全部で 16回行われており、1観測
あたりの観測時間は 8~9 時間程度である。また、バンドパス補正のために連続波源
4C39.25 、3C273Bを 1時間に 5分程度観測している。 
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2.2 データ解析 
VERAではVERA専用の解析ソフトVEDAを開発しているが、まだ開発段階のため、
今回は National Radio Astronomy Observatory(NRAO)が開発した Astronomical 
Image Processing System(AIPS)を用いて解析を行った。 

AIPSには特有の用語があるので解析の流れに入る前にここでいくつか説明をしてお
く。 

 
・タスク(task) 
多くのパラメーターを要するコマンドで、ファイルのロード、振幅や位相の補正解を

得るなど解析処理を行う。 
・バァーブ(verb) 
比較的単純なコマンドで、様々な情報を見るために使用する。 
・ファイルの構成 
ファイルの中には、ヘッダー部分、データ部分、Extension部分の 3種類がある。ヘ
ッダーにはデータの情報が書かれており、データ部分にはビジビリティの値、Extension
にはアンテナの情報などがテーブルという形で書かれている。 
以下にいくつかテーブルの例をあげておく。 
AN：アンテナ情報テーブル 
SN：補正解テーブル 
CL：較正テーブル 
FG：フラグテーブル 
GC：アンテナ利得テーブル 
TY：システム雑音温度テーブル 
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2.2.1  1ビーム解析 
VERA は 2 ビーム観測による位相補償解析が主となる解析方法だが、位置参照電波
源については通常の 1ビーム解析を行うので、まずは 1ビーム解析について説明してい
く。以下に解析の流れを、タスクを用いて示す。 
FITLD 
相関器から出力された FITSファイルを AIPSに読み込む。補正解は 1秒間隔で求め
る。 
MSORT 

FITLD で読み込んだファイルはデータが適切でない順番にならんでいることがある
ので、時間-基線の適切な順番にデータを並び替える。 
TABED 

AIPSに読み込んだファイルは天体の座標が実際に観測した天体の座標と異なってい
ることがあるので、正確な値に書き換える。 
INDXR 
較正テーブルである CLテーブルと観測情報を見るためのNXテーブルを作成する。 

ACCOR 
自己相関データを用いてビジビリティを正規化する。 

CLCAL 
較正テーブルを更新する。 

ANTAB、APCAL 
ANTABで TYテーブルと GCテーブルを作成し、システム雑音等価フラックス密度

(SEFD)を求め、正規化されたビジビリティに SEFDの幾何平均を掛け、Jy単位に較正
する。SEFDは以下の式で表される。 

e

sysB

A
Tk

SEFD
2
=                           (2.2.1) 

kBはボルツマン定数、Tsysはシステム雑音温度、Aeは望遠鏡の有効開口面積である。 
CLCAL 
FRING 
遅延時間残差と遅延変化率残差を求め、ビジビリティをコヒーレントに積分できるよ

うにする。 
---この部分は位相補償のために行うタスク----------------------------------------------------------- 
TACOP 
位相補償用に FRINGで得た補正解をコピーしておく。 

SNCOR 
位相補償用の補正解のメーザーと同じ周波数帯域の解を全ての周波数帯域にコピー

する(これは AIPSの中で先頭周波数の解しか、メーザーに適用できないため)。 
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-------------------------------------------------------------------------------------------------------------------- 
CLCAL 
SPLIT 

FRINGで遅延時間残差と遅延変化率残差を求めたので、周波数方向にビジビリティ
を積分する。 
MULTI 
ここからは、SPLIT によるセルフキャリブレーションと MULTI によるセルフキャ
リブレーションがある。 
INDXR 
較正テーブルを作成する。 

IBLED 
明らかにおかしいビジビリティを取り除く。 

IMAGR 
ダーティマップを描き、CLEANでクリーンコンポーネントを得る。 

IMEAN 
マップの rmsを求める。 

PRTCC 
クリーンコンポーネントの情報を見る。 

CALIB 
セルフキャリブレーションを行い、局ごとに発生する位相や振幅の誤差のうち、アプ

リオリ較正で補正しきれなかった分を較正する。 
CLCAL 
これ以降はダイナミックレンジが下がるまで、IMAGR→IMEAN→PRTCC→CALIB→
CLCALを繰り返していく。ダイナミックレンジが最高のところでセルフキャリブレー
ションを終了し、最終的なクリーンマップを得る。 
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2.2.2  位相補償解析 
次に VERAの主たる解析である位相補償解析について説明する。 
FITLD 
相関器から出力された FITSファイルを AIPSに読み込む。補正解は 1秒間隔で求め
る。 
MSORT 

FITLD で読み込んだファイルはデータが適切でない順番にならんでいることがある
ので、時間-基線の適切な順番にデータを並び替える。 
TABED 

AIPSに読み込んだファイルは天体の座標が実際に観測した天体の座標と異なってい
ることがあるので、正確な値に書き換える。 
INDXR 
観測情報を見るためのNXテーブルを作成する。 

ACCOR 
自己相関データを用いて正規化する。 

CLCAL 
ANTAB、APCAL 

ANTABで TYテーブルと GCテーブルを作成し、SEFDを求め、正規化されたビジ
ビリティに SEFDの幾何平均を掛け、Jy単位に較正する。 
CLCAL 
BPASS 
受信装置の周波数による特性(バンドパス特性)の振幅を連続波源のビジビリティを
正規化して求める。位相については、VERAでは分光に用いるデジタルフィルターは位
相についての特性がバンド内で等しいので行っていない。 
TABED 

AIPSは FITSファイルが VLBA/EVN相関器からの出力かそれ以外の相関器からの
出力かによって、速度追尾法が異なる。三鷹 FX 相関器は VLBA 相関器と同じ定義に
基づいた処理方法を採用しているので、望遠鏡の名前を VERAから VLBAと認識させ
る。 
SETJY 
観測周波数と視線速度を設定する。 

CVEL 
スペクトル線の観測では、地球の自転・公転などによるドップラー効果の影響を取り

除かなければならない。TABEDと SETJYで下準備を行って、ここで補正を行う。 
SPLIT 
MULTI 
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INDXR 
IBLED 
明らかにおかしいビジビリティを取り除く。 

TACOP 
IBLEDで作成した FGテーブルを CVELファイルにコピーする。 

TBIN 
2ビーム位相較正テーブルを CVELに読み込む。 

CLCAL 
TBIN 
遅延追尾再計算テーブルを読み込む。 

SNEDT 
読み込んだ遅延追尾再計算の補正解のうち明らかにおかしいデータを取り除く。 

CLCAL 
TACOP 
位置参照電波源の FRING解を CVELにコピーする。 

CLCAL 
TACOP 
位置参照電波源のセルフキャリブレーション解を CVELにコピーする。 

CLCAL 
TBOUT 
バンチセル処理による位相のバイアスを補正するためにBビームのFRING解を計算
機に出力する。 
TBIN 
バンチセル処理による位相のバイアスの補正解を CVELに読み込む。 

CLCAL 
SPLIT 
位相の補正が終わったので、周波数方向に積分する。 

IMAGR 
メーザーが存在する速度チャンネルのダーティマップを描き、CLEANでクリーンマ
ップを得る。 
IMEAN 
マップの rmsを求める。 

IMFIT 
メーザースポットまたはフィーチャーにガウシアンフィットを行い、位置と強度を求

める。 
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第3章  結果 

3.1 位置参照電波源 
位置参照電波源 J1056+7011のマップを以下に示す。 

 
図 8：位置参照電波源 J1056+7011のマップ 

構造もほとんどなく、強度も 280mJy/beamと位相補償解析を行うのに十分な強度をも
っている。左下の図は合成ビームで 1.4ミリ秒角(mas)である。 
 




