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本論文は、漸近巨星枝 (AGB)段階にある長周期変光星の星周で検出される一酸化珪素 (SiO)メー
ザー（振動励起状態 v = 1, 2, 3に見られる回転励起遷移 J = 1 → 0)に対して，これらメーザー
の相対輝度分布の差異の特徴に基づいて，観測時において最も優勢なメーザー励起機構を判別し，
優勢な励起機構と星の脈動変光の位相との間の相関性について論じたものである．

第１章では，長周期変光星の周囲（星周ガス縁）で見られる SiOメーザーの振舞いから，質量
放出を繰り返しながら脈動変光する長周期変光星の星周ガス縁の物理環境（温度・密度）の時間
変化を把握できる可能性について論じた．この様な物理環境変化の追跡のためには，メーザーが
どのように励起されるかを解明する必要がある．考えられる星周 SiOメーザーの励起として，(1)
放出されたガスによる衝突，(2)星からの放射，(3)星周に存在する水蒸気分子からの赤外線放射
（H2O-SiO line-overlapping）があるが，研究では，特に line-overlappingに注目し，超長基線電波
干渉法 (VLBI)観測で得られる多輝線のメーザー相対輝度分布から line-overlappingの発現の判別
方法について考察した．

第２章では，超長基線電波干渉法 (VLBI)観測の原理，及び，異なるメーザーの輝度分布マップ
に共通の座標系を与えてマップを重ね合わせる技法（spectral phase-referencing）について述べた．
本研究では，VLBI観測によって把握された SiO v = 1,v = 2,v = 3 (J = 1 → 0)メーザーの輝度
分布間の合致の程度から励起機構を推定し，星の脈動変光とメーザー励起機構の相関性を調査し
た．そこで，マップ重ね合わせの精度と励起機構の判別の信頼性について論じた．

第 3章では，長周期変光星 12天体に対し，VLBI Exploration of Radio Astrometry (VERA)と野
辺山 45m望遠鏡 (NRO)を組み合わせたVLBI観測を行った結果について述べた．研究初期に行わ
れたこの観測では，信号記録帯域幅の制約のために，v = 2, 3メーザーのみ同時に撮像した．こ
うして得られた v = 2, v = 3メーザー輝度分布マップから，line-overlappingの特徴である異なる
メーザー間の空間的・速度分布的相関を持つ天体があることを確認できた．さらに，優勢なメー
ザー励起機構と星の変光位相との関連性を調査した結果，line-overlappingは可視光光度曲線の極
大を過ぎた変光位相 ϕ=0.0∼0.3 (ここでは ϕ=0.0と 1.0で極大)で効率的に働く可能性があること
を示した．長周期変光星の赤外線光度曲線が ϕ=0.0∼0.2で極大となることを考慮すると，この時
期に水蒸気分子からの中間赤外線放射強度が増加し，line-overlappingが効果的に働くと考えられ
る．

第 4章では，同じ星の SiOメーザーを５回にわたってVLBI観測を行った結果について述べた．
対象は，第３章で取り上げた，ϕ = 0.18で観測したにもかかわらず line-overlappingの発現が見ら
れなかった R Leoと，ϕ = 0.13の観測で line-overlappingの発現が見られた IK Tauの 2天体であ
る．これらの観測は，lien-overlappingの発現の有無が，変光位相だけではなく天体の星周ガスの
特性に依存するかを調査するためのものである．v = 1,v = 2,v = 3 (J = 1 → 0)の同時撮像を行っ
た．この様な撮像を周波数設定を切り替えずに完全同時に行った例は，日本で開発された広帯域
VLBI信号処理装置を用いた Imai et al.(2012)と本研究によるものだけである．光度曲線極小から
極大に変わる期間に 3回観測した R Leoでは，v = 3メーザー励起において，line-overlappingの
発現は見られなかった．line-overlappingが働いた場合期待される v = 3メーザー強度と可視光光
度曲線との相関が，今回観測した R Leoの様に見られない事例もありそうである．ここでは，そ
の理由について考察をした．R Leoでは位相に関わらず line-overlappingは生じない可能性を示唆
した．
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第 5章では，第 3章および第 4章で得られた結果を総括した．その上で，本研究で示した複数
SiOメーザー輝線の VLBI同時観測が，脈動変光に伴う星周物理環境の変化を捉える有効な手段
となるべく必要な条件について論じた．
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第1章 序論

1.1 恒星の最終進化と物質放出
宇宙の進化は，星間物質を集積して星々を作り，恒星から放出された物質を元に次の世代の星々

を作るという「物質の輪廻」を通して進むと考えられている．恒星内部の核融合反応により星間
物質の元素組成が世代を経て塗り替えられ，それに伴って次世代の個々の星々だけなくそれらの
大集団である銀河の性質までもが変質を遂げることが考えられる．従って，質量毎に異なる恒星
から物質が星間空間へと還元される仕組みの理解が，上記のような宇宙進化の理解に寄与するこ
とになる．本論文では主に，後述する宇宙メーザーがよく見られる比較的重い恒星 (＞ 1 M⊙ (太
陽質量))に注目する．恒星質量がM∗＞ 10 M⊙の場合は，その末期に超新星爆発を起こして一気
に物質を星間空間へ解放するが，それ以外では星が脈動変光を経験し，その時期に大量の物質が
星間空間に放出し，やがて惑星状星雲を構成する．本論文では特に，脈動変光を伴う後者の質量
クラスの星々に焦点を当てる．

質量がM∗ ＞ 1 M⊙の恒星は，宇宙年齢 (138億年）よりも寿命が短く，寿命を終える前に，中
心核で水素の核融合反応によって生成されたヘリウムから成るコアを生成し，主系列段階を終え
て赤色巨星になる．M∗ ＞ 2 M⊙の恒星ではさらにヘリウムから炭素や酸素が合成されて中心の
コアを成す．この様なコアを生成する星では，それを取り囲む球殻の部分で核融合反応が急速に
進む．そのため，これら核融合で発生したエネルギーは放射だけでは消化できず，星の外層を膨
張させるのにも使われる．星が膨張すると表面積が大きくなると共に光度が急速に上昇する一方
で，表面温度が低下して赤く見えるようになる．ヘリウム中心核や炭素・酸素中心核を生成する
時期にこの様な現象が見られるが，後者の進化の途上にある星々を特に漸近巨星枝（AGB)星と
呼ぶ．図 1.1に２太陽質量恒星の進化過程を示す [19]．

1.1.1 AGB星の脈動変光と質量放出

AGB星段階後期の重要な恒星の挙動として，100日を超える周期で規則正しくあるいは不規則
に脈動変光することが挙げられる．星表面付近の水素による星の放射に対する光学的厚みが温度
と共に大きく変わるため，吸収・膨張と光学的厚みの低下・重力降下が繰り返し起きる．変光周
期は、星の直径と脈動のモード (基本振動，第一倍振動，等)により決まると考えられる．このよ
うな長周期変光星においては．脈動によって星表面大気が高く舞い上げられ，温度が低くなった
領域で分子，次いでダストを生成する．光度が 1000 L⊙以上にもなる星からの放射圧を受けてこ
のダストが星間空間に放出される際に，周りのガス分子を巻き込み恒星風となる．恒星風に乗っ
て宇宙空間に放出される物質は，星間物質として新たな星の要素となる (図 1.2)．この様な複雑な
物理過程を伴う，ミラ型変光星に代表されるようなAGB段階にある脈動変光星の質量放出現象を
解明することは，銀河系内における物質の空間的・時間的循環を理解することにつながる．また，
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変光の周期と星の平均光度の間に奇麗な周期ー光度関係が存在することも確認されている．ただ
し，この関係は単純なものでははなく，この関係性の理解には星からの質量放出の素過程による
影響が考慮されなければならない．

図 1.1: 2太陽質量恒星の進化過程．(Herwig, F. 2005, Fig.1) [19]. 主系列の段階が 10億年に対して，AGB段階は 250万
年程度である．ミラ型変光星として観測されるのは AGB段階の後期であり (数 10万年程度の期間と想定されている)，
この時期に星中心核で生成された酸素や炭素を含んだ大量の物質を放出する，AGB段階から惑星状星雲へ移り変わる
途中の段階にある星は post-AGB星と呼ばれ，この中にも変光を示す星が観測されている．
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図 1.2: 酸素過多・炭素過多の AGB星の星周縁に見られる特徴の相違 (Habing, H.J, 2004, Asymptotic Giant Branch Stars
(Springer-Verlag New York, Inc.) [18].

1.1.2 熱パルスと星周縁の発達過程

AGB星は炭素と酸素の中心核を持ち，その周りをヘリウム燃焼殻，ヘリウム層，水素燃焼核，
そして対流のある外層が取り巻いている．AGB段階の進化が進むと，水素燃焼核の核反応で生成
されたヘリウムがヘリウム層に蓄積し，その質量は次第に増加していく．ヘリウム層の質量があ
る一定の値を超えたところで，突発的なヘリウム層での核反応が起こり，その外側の水素燃焼核
での核反応は一時的に停止する．このような現象をヘリウム殻フラッシュと呼ぶ．ヘリウム殻フ
ラッシュによって蓄積されたヘリウムの多くは炭素や酸素に変換されて消費されるが，水素殻燃
焼によって再びヘリウム層の質量が増加すると再びヘリウム殻フラッシュが起こる．このような
サイクルの繰り返しを熱パルス (Thernal pulse)という．熱パルスが起きた後，ヘリウム燃焼によっ
て生成された元素の一部が外層の対流によって表面大気に運ばれる．これ現象を dredge-upと呼
び，汲み上げられた元素によって表面大気の化学組成は変化する．この化学組成の変質は，星周
縁で作られる分子やダストの種類，さらに，それらが受ける放射圧と加速の効率までにも差異を
生み出す．

酸素過多星 (oxygen-rich stars)
炭素量よりも酸素量の方が多い AGB星 (C/O <1)．いわゆる”hot-bottom-burning”(HBB)という
過程が働いて，炭素よりも酸素の核融合合成が進むと考えられる．HBBは比較的重い星 (M＞ 4
M⊙)で発生していると示唆されている．酸素過多星は，一酸化チタン (TiO)の輝線が多く見られ
ることが特徴である (図 1.3上パネル参照)．また，珪素やアルミニウムを含む分子を含み，メー
ザー放射を生み出す一酸化珪素分子 (SiO)や水蒸気分子 (H2O)も存在する．通常，酸素原子は炭
素原子と化学結合しやすく，炭素原子が十分ある場合は優先的に一酸化炭素分子 (CO)が生成さ
れる．酸素原子と結合する炭素原子が枯渇した後に SiOやそれを含む珪素質ダスト，TiO，アルミ
ナ，さらにH2Oが生成される．この様にして生成されたダストは比較的に透明で，星からの放射
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を受けても放射圧が小さくこれらを吹き飛ばす効率が悪いと考えられてきた．しかし最近，放射
圧の獲得において星からの放射の吸収だけでなく散乱も有効であることが示唆される [20]．ただ
し，これらダストは星からかなり離れないと生成されないことが知られている [12]．これら一連
の観測的特徴を理解する為には，分子ガスの運動や振舞いの把握が必要だと考えられる．本研究
は，この様な取り組みの一部として位置付けられるだろう．　

炭素過多星 (ccarbon-rich stars)
酸素量よりも炭素量の方が多い. AGB星 (C/O >1)．一酸化窒素 (ON)やシアン化水素 (HCN)，炭
素鎖分子などが多く付随する (図 1.3下パネル参照)．炭素質のダストは黒く，星からの放射を効
率良く吸収してより大きな放射圧が生まれ，効率良く星から遠くへと加速され運ばれて行く．SiO
やH2Oなど，メーザー放射を作り出す分子が少ない為に，HCN等を除いてメーザーはほとんど観
測されない．しかし最近まで，星からの質量放出の理論モデルは，ダストの光学的性質がよく知
られてきた炭素質ダストを含む炭素過多星を対象として考案されてきた．従って，メーザー源が
少なく弱いものの，この様なダストを含んだ星周縁の内部運動の把握は重要な課題となっている．

S型星
酸素量と炭素量がほぼ同じ AGB星 (C/O ∼1)．

図 1.3: 上: MS型星,炭素過多星 (下)スペクトル．酸素過多星や MS型星には TiO分子のキュ主戦が見られる．一方，
炭素過多星では，C2 や CNの吸収線がみられる． [18]
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1.1.3 ミラ型変光星の可視光光度曲線

AGB星の中でも，星の表面温度が低く (2500− 3500 K)，光度変化が 2.5 mag以上，変光周期が
100日～1000日の長周期変光星 (LPVs: Long Period Variables)をミラ型変光星と呼ぶ．図 1.4に代
表されるミラ型星くじら座 o星 (o Cet)の可視光光度曲線を示す．o Cetは変光周期約 330日で規
則的に光度変化を繰り返している．光度が最も明るくなる時を極大，最も暗くなる時を極小と呼
び，極大となる時の変光位相を ϕ = 0.0, 1.0, 2.0 ...と表す．ただし，極大から極小に至る時間，極
小から極大に至る時間は必ずしも同じではないため，位相 ϕ = 0.5で必ずしも極小になるとは限
らない．図 1.4から分かるように，o Cetは極小から極大へ至る時間の方が極大から極小へ至る時
間より短い．図 3.4には変光周期約 390日のケフェウス座 T星 (T Cep)可視光光度曲線を示す．T
Cepは o Cetとは逆に極大から極小へ至る時間の方が短い．天体によって極小時の変光位相は異
なるが，多くの星は ϕ = 0.4− 0.6で極小を迎える．本研究では，この様な可視光光度曲線を利用
して SiOメーザーの観測時期がどれだけ光度曲線の極大・極小のタイミングから離れているのか
についてより正確な推定を行った．

図 1.4: o Cet可視光光度曲線．American Association of Variable Star Observers (AAVSO)よりデータ取得．
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図 1.5: T Cep可視光光度曲線．American Association of Variable Star Observers (AAVSO)よりデータ取得．

1.1.4 星周縁の形成と分子の動径分布

星からの質量放出は，太陽や赤色巨星になる段階から見られる．しかし，これらの段階におけ
る質量放出率はずっと小さく，放出された物質の密度が低い為にそこからの電磁波放射を直接検
出することは困難である．一方 AGB星の質量放出率は 10−5M⊙ yr−1にも達し，恒星質量に匹敵
する物質が星周辺に滞留するので，これらが星周縁を形成する．

図 1.2の図説の通り，AGB星から放出された物質は，星から遠ざかり温度が下がると共に，分
子，次いでダストを形成する．酸素過多と炭素過多の星とでは，星周縁の中で合成される分子や
ダストの組成が異なるが，いずれのタイプの星の星周縁でも，ダストが形成されると放射圧が急
速に上がるので，ダスト形成域以遠でダストとガスが外へと加速されていく．星周縁の外縁で充
分に密度が下がると，星間紫外線によって分子は光解離する．

酸素過多の星周縁では，一酸化珪素の分子が存在できるのは，それらがダストに凝縮されるこ
となる存在できる星表面付近のみである．ただし，高速ガス流が周囲のガスと衝突するところで
は，温度上昇によってダストから昇華されることはある．水分子も氷となってダストに吸着する
が，星周縁ではそこまでになる程度に温度が下がる前に星間紫外線に曝される領域に達し，光解
離して水酸基分子を作り出す．これらのことから，酸素過多の星周縁では，中心星から近い順に，
一酸化珪素，水，水酸基分子が存在し，それぞれその領域で熱放射やメーザー放射を作り出す．こ
こで，水が一酸化珪素分子が存在する領域にも大量に存在することが示唆されることに留意が必
要である．

1.2 分子からの線スペクトル放射
分子には，分子内の電子状態と分子の運動 (並進・回転・振動)から与えられるエネルギーを持

つ．多原子分子は，分子の並進運動の他に，結合軸周りに回転や振動もしている．その振動状態
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や回転状態は並進運動のような連続的変化をせず，決まったエネルギー準位を持ち離散的に変化
する．そのエネルギー準位が遷移する際に線スペクトルを放出または吸収する．この回転準位の
遷移がもつエネルギーが電波領域となる．一方で，振動準位遷移 (∆ν=1)のエネルギーは赤外線
に相当する．本論文で扱うメーザー放射は回転遷移によるものだが，その励起においては振動準
位遷移が考慮される (1.5節)．
　回転遷移によるエネルギー準位差は決まっている．計算や実験室での分光測定で線スペクトル
の周波数が既知であれば，観測されたスペクトル周波数とのずれや線幅などから視線速度の情報
を得ることができる．また，回転遷移については，遷移のエネルギー差が振動準位によってわず
かに異なるので，線スペクトルの周波数から振動準位を調べることができる．一方，振動遷移の
方は中間赤外線放射なので，天文観測におけるスペクトル分散が充分ではない．従って，水やそ
れ以外の分子による輝線を区別するのが難しい．

1.2.1 2原子分子の回転・振動遷移

一酸化珪素の様な 2原子分子の回転運動エネルギー準位の遷移による放出・吸収スペクトル
は，電波領域で多数観測できる．離散的に変化する回転エネルギーはEJ は式 (1.1)のようにかけ
る．ここで，J(J=1,2,3,..)は回転の量子数である．回転エネルギー準位EJ+1からEJ への遷移は，
∆J = ±1の場合にのみ許され，その遷移によって放出されるエネルギーは式 (1.2)で表される．

EJ =
h̄2

2I
J(J + 1) = BJ(B + 1) (1.1)

EJ+1 − EJ = 2B(J + 1) (1.2)

Bは回転定数と呼ばれ，式 1.3で表される．慣性モーメント I が変化しなければ，回転遷移に
よるスペクトル線は一定の周波数間隔（2B）で現れることが分かる．図 1.6にその外観図を示す．

B =
h̄2

2I
(1.3)

一方，2原子分子の振動エネルギーは式 1.4のように表される．振動状態は回転状態よりも遥かに
エネルギー差が大きい．図??に一酸化珪素分子の振動回転エネルギー準位を示すが，∆v=1のエ
ネルギー差は∼1750 Kであり，中間赤外領域に相当する．

Ev =
h

2π

(
k

µ

)1/2 (
v +

1

2

)
= h̄ω

(
v +

1

2

)
(1.4)

v：振動量子数．v=0,1,2, ...
k：分子に固有の結合力の定数
µ：2原子の換算質量
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1.2.2 線スペクトルの放射

自然放射：A係数
高い励起状態にある量子は，時間とともに低い励起状態へ自発的に遷移する．その確率は，分子・
原子の種類や遷移の種類によって値が決まっており，アインシュタイン係数Aと呼ばれる．A係
数は式 (1.5)で表されるように，電気双極子モーメント µの 2乗に比例し，周波数 νの 3乗に比例
する．式 (1.6)は回転遷移の場合のアインシュタインA係数を示す．

Aul =
64π4ν3

3hc3
|µul|2 (1.5)

AJ+1,J =
64π4ν3

3hc3
J + 1

2J + 3
µ2 (1.6)

吸収・誘導放射：B係数
低いエネルギー準位の粒子が hν のエネルギーを持つ光子を吸収し，高いエネルギー準位へ遷移
することを吸収と呼ぶ．その確率は入射する光子の数 J̄ (指向性に関係しない平均的な入射電波の
強度)に比例し，1秒間に遷移が発生する確率はB J̄ となる．ここで，2つのエネルギー準位にあ
る粒子の数密度を nl, nuとし，準位 lから uへ遷移する頻度と準位 uから lへ遷移する頻度が等
しい場合，式 (1.7)が成り立つ．

nuAul + nuBulJ̄ = nlBluJ̄ (1.7)

この時のB係数が式 (1.8)で表され，B係数はA係数と 1対 1の関係関係があることが分かる．

Blu = Bul =
2π2

3ε0h2
|µul|2 =

c3

8πhν3
A (1.8)

高いエネルギー準位の粒子に hν のエネルギーを持つ光子が入射したとき，ある確率で，低い
エネルギー準位への遷移すると同時に，入射した光子と同じ周波数，位相をもつ光子を一つ放射
する．これを誘導放射と呼び，その確率はそのエネルギー準位の重率が 1であれば吸収と同じB

J̄ となる．

衝突による励起と逆励起：C係数
あるエネルギー準位を持った粒子に別の飛来粒子が衝突した際，運動エネルギーの一部を使って
粒子は励起され，飛来粒子は運動エネルギーを一部損失する．または，ある励起状態の粒子に飛来
粒子が衝突した際，励起エネルギーの一部を飛来粒子の運動エネルギーに転換する (脱励起)．こ
れらの励起・脱励起が起きる確率を Cul, Cluと表す．
衝突を考慮した 2つの準位間の平衡は式 (1.9)で表される．

nuAul + nuBulJ̄ + nuCul = nlBluJ̄ + nlClu (1.9)
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ガスの密度が小さく衝突の頻度が小さい場合 (Aul ≫ Cul)，2つの準位の粒子分布は自然放射と吸
収・誘導放射のバランスによって決まり，励起温度 (Tex)は放射強度をプランクの放射式で表した
温度 (放射温度:Tr)と等価である．
一方，Cul ≫ Aulの場合，熱力学的平衡状態にあり励起温度は分子の運動温度 (Tk)と等価になる．

図 1.6: 2原子分子の回転エネルギー
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1.3 メーザー
メーザーとは，誘導放射によるマイクロ波増幅 (microwave amplification by stimulated emission

of radiation)現象を示す．本章では，宇宙空間で見られるメーザー放射の原理と，この様なメー
ザー源を伴う天体について述べる．

1.3.1 メーザー放射の原理

宇宙空間に存在する分子は様々なエネルギー準位を持っている．この分子に天体からの放射や
分子ガス中に多量にある水素分子による衝突など，外部からエネルギーが与えられて高いエネル
ギー準位に励起されると，高いエネルギー準位から低いエネルギー準位へとカスケード的に遷移
していくが，選択律の関係でボルツマン分布則から外れて，エネルギー準位の低い状態の粒子の
数より高い状態の粒子の数の方が多くなることがある．この状態を反転分布という．この状態は非
常に不安定なので，反転分布にあるエネルギー準位遷移では誘導放射が連鎖反応的に生じる．こ
のようには非熱力学的平行状態でおこる放射をメーザーと呼ぶ．

実験室内のメーザーでは，入射された光子と誘導放射された光子とで位相が揃う方向があり，そ
の方向に沿って輝度がを増幅させる (コヒーレントメーザー)．また，増幅度を上げる為に，同じ
経路を何度も往復させて強力な放射を作り出す．一方宇宙空間では，位相の一致・不一致に関係
なく，広大な空間の中を一方向にひたすらメーザー増幅される (非コヒーレントメーザー)．メー
ザー放射は通常線幅が狭く，宇宙空間であれば，視線速度が揃って一定のドップラー周波数を保
つ方向に最も増幅され易い．つまりメーザーは指向性 (beaming)を持っている．メーザー放射の
増幅は，増幅路が長ければ長い程際限なく続く．AGB星周囲では増幅路はたかだか数AU程度で
あるが，活動銀河中心核やスターバースト領域においては 1 pcにも達すると考えられている．こ
の様にして，宇宙空間のメーザーは指向性 (beaming)を持つことになる．ただし，増幅の効率に
ついては，主に２つの種類が考えられる．

一般に，メーザー増幅を伴う強度は、式 (1.10)で表される．ここで τ がメーザー利得である．
τ は，反転分布を作り出す効率 (∆P/P )とメーザーの平均強度 (J/Js)で表される．ここで P は
各エネルギー準位へ分子を供給する効率 (=pump rate)，Jsはメーザー飽和の目安になる強度を指
し，メーザー遷移の下位順位から分子を取り除く (遷移させる)効率 (=decay rate)でそれが決まる．
J ≪ Jsの間は τ は∆P だけで決まるので，式 (1.10)から分かるように指数関数的にメーザーは
増幅される (非飽和メーザー)．しかし，メーザー強度が大きくなり J¿Jsになってくると τ は小さ
くなり，ほぼ線形的な増幅になる (飽和メーザー)．宇宙空間でメーザー増幅路の長さが変化する
時，非飽和メーザーは飽和メーザーよりも強度変化の比が大きいので，前者ではより激しい強度
の時間変動として観測されることになる．

I(τ) = I0exp(τ) (1.10)
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1.3.2 メーザー天体

熱平衡状態にある分子は，分子の微細構造に対応した特定の波長の電波を放射し，その輝度は
分子ガスの温度に対応したプランク分布に従う．このような電波放射は熱放射と呼ばれる．一方，
前述したように，非熱平衡状態にある分子ガスの特定のエネルギー準位間で反転分布が生じてい
ると，誘導放射の連鎖反応によるメーザー現象が発生する．宇宙空間にはメーザー放射を伴う様々
な天体が存在するが，宇宙空間のどこでも発生しているわけではない．何時でも反転分布を作り
出し観測されるようなメーザー放射を持続できるくらいに適度なガス密度とエネルギー供給源が
存在し，メーザー放射自身が反転分布を破壊してしまう前にメーザー放射源を冷却できる仕組み
(放射または衝突冷却)が存在し，かつ，そのような物理状態を持つガスが充分に長い増幅経路を
作り出すことができる，そんな天体でのみメーザーは存在することができるのである．メーザー
を放出する分子は SiO, H2O, OHなどがあり，さらに，1種類の分子から様々なエネルギー準位の
放射がある．メーザー放射を伴う天体と代表的な分子の種類を下記に示す．

• 漸近巨星枝 (AGB stars) : SiO, H2O, OH
• 惑星状星雲 : SiO, H2O, OH
• 星形成領域 : H2O, OH, SiO, NH3, CH3OH
• 活動銀河核 (AGN) : H2O, OH, CH3OH
• 超新星残骸 : CH3OH
• 彗星 : OH (1720 MHz)

宇宙メーザーの利得は非常に大きく，100−1000 Kの分子ガスから 1010 Kを大きく超える輝度
温度を作り出す．実際の観測では，非常に高い dynamic rangeの像合成ができる場合を除いて，こ
の様な輝度温度が極端に高い部分のみを見ていることになる．この領域を通常「メーザースポッ
ト」と呼ぶが，分解能の高い超長基線電波干渉法 (VLBI)でのみ空間分解して観測ができる．分光
されたVLBIデータであれば，1つのメーザー領域から連続した複数の視線速度チャンネルでメー
ザーを検出・撮像できるが，この 1つ 1つの速度成分を指して，通常「メーザースポット」と呼
ぶ．また，線幅は熱運動による幅よりも小さく，高精度でガスの視線速度が決定できる．つまり，
高精度でメーザー源の運動（天球面上・視線方向）からガスの運動を捉えることが可能である．し
かし，非熱平衡状態で発生するメーザーの輝度はプランク分布に従わないため，その輝度から分
子ガスの密度を決定することはできない．その代わり，メーザーを放射する分子の種類，エネル
ギー準位などから，メーザー放射ガス塊の分子密度に制限を与えられる可能性がある．

様々なメーザー天体のうち，我々は漸近巨星枝星 (AGB stars)に注目している．AGB星は，数
十億年におよぶ星の進化過程のなかで，わずか数百万年という短い期間に自身のもつ物質 (主に水
素原子)を放出する．この質量放出のメカニズムについての解明は十分ではないが，幸い幾つかの
種類のメーザー放射が観測されている．我々は，AGB星星周のメーザーを観測することで，放射
ガスの組成の判別や，ガスの運動を詳細を調査することができる．

12



1.4 AGB星星周のメーザー
炭素より酸素の多い酸素過多のAGB星大気中では，様々な酸素化合物が生成される．その中で

SiO，H2O，OH分子は，衝撃波の通過や中心星からの赤外線放射などで励起され，メーザー現象
が生じる．SiO，H2O，OH分子の主な遷移を表 1.1に示す．

表 1.1: List of maser transitions.

Species Transition Frequency (MHz)
28SiO v = 0 J = 1 → 0 43423.798

v = 1 J = 1 → 0 43122.080
J = 2 → 1 86243.442

v = 2 J = 1 → 0 42820.587
J = 2 → 1 85640.456

v = 3 J = 1 → 0 42519.379
J = 2 → 1 85038.010

29SiO v = 0 J = 1 → 0 42879.016
H2O JKa,Kc = 616 → 523 22235.08
OH J = 3

2 , F = 1 → 2 1612.2310
F = 1 → 1 1665.4018
F = 2 → 2 1667.3590

J = 5
2 , F = 2 → 3 6016.746
F = 2 → 2 6030.747
F = 3 → 3 6035.092
F = 3 → 2 6049.084

1.4.1 SiOメーザー

星周 SiOメーザーの励起機構に関する具体的な記述は，1.5節に譲る．ここでは，星周 SiOメー
ザーが実際に励起されている物理環境について概観する．

脈動変光を繰り返しながら星周に放出されたガスは，中心星を中心に球状に広がっていると考
えられる．図 1.7はその外観図である．後述する超長基線電波干渉法による高分解能観測よって，
星周の SiOメーザーの分布が明らかにされ，SiOメーザーは中心星の近傍（R = 1 − 2R∗）で強
く放射し，中心星を中心にリング状に分布してることが分かっている (e.g. [16] [17])．図 1.8は，
近赤外線 (2.2 µm, 3.6 µm)で観測された中心星光球の直径と，SiOメーザー分布のリング直径の比
を示している．また，SiOメーザーが存在しうる領域の外縁はR = 4− 5R∗であり，そのより外
側では酸化アルミニウム (Al2O2)などのダストが形成される．つまり，ダスト形成が始まる領域
(Inner dust redius)より内側の extended atmosphereと呼ばれる領域が SiOのガス層となる．

SiOメーザーは，分子ガス温度が∼ 2000−1000 K，水素分子密度がnH2 ∼ 1010 cm −3の星周環境
で発生すると考えられている．水素分子密度に対するSiO分子密度の比をXSiO = nSiO

nH2O
= 5×10−5
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と仮定すると [27]，SiO分子密度は nSiO ∼ 5 × 105 cm −3 となる．メーザー増幅路の長さは 1
au(1.5× 1013 cm)程度になるので，柱密度は 5× 1018 cm−2程度ということになる．
　 SiOメーザーの励起領域は，extended (molecular) atmosphereとほぼ一致する．比較的低温で形
成される H-イオンからの制動放射が観測され，radio photosphereとも呼ばれる．最近は，この電
波連続波放射と SiOメーザーの分布の比較が行われるようになり，物質とメーザー分布の関連性
を直接把握できることが期待される (e.g. [42])．

図 1.7: SiOメーザー放射領域の外観図 (縮尺は正確ではない)．SiOメーザー領域は，inner shok waveからダスト形成
が始まる inner dust radiusまでの範囲．[17]

図 1.8: 星の光球直径 (2.2µm, 3.6µm)と SiOメーザー分布リング直径の比．[9]
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1.4.2 H2Oメーザー

AGB星星周で観測される水メーザーは，ortho-H2O分子のJKa,Kc = 616 → 523の輝線で22235.08
MHzの波長をもつ．図 1.9に示すように，その励起エネルギーは∼ 450 cm−1 (600 K)である．H2O
メーザーは SiOメーザー領域より外側，中心星からの距離 ∼10-100R∗ の領域で観測される (e.g.
[4])．これは，SiOメーザー領域のような高密度領域 (nH2 ∼ 1010)では，反転分布が起こらずメー
ザーが発生しないためである．
　H2Oメーザーは，膨張速度を持つ広がったガスのシェルの動径方向にビーミングされた放射を
起こす．観測者に近づく方向と離れる方向ではドップラー周波数の異なった放射となり，視線速度
の異なる 2つのスペクトルが観測されることがある．この現象は，ミラ型変光星より進化が進み，
放出されたガスが広範囲に広がっていると考えられるOH/IR星に顕著に現れる．H2Oメーザー領
域は星風が加速されている領域でもあり，衝撃波面も存在することから，OHメーザー源ほどに
ははっきりとダブルピークにはならない．しかし，非常に高速な (≪ 30 km s−1)なジェットに付随
する水メーザー (いわゆる「宇宙の噴水」天体)では，はっきりとしたダブルピークとなる [21]．
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図 1.9: H2Oエネルギー準位とメーザー遷移 [17]．水素原子の核スピンが全て揃っているのがオルソ (orth)，それ以外が
パラ (para)である．AGB星星周や星形成領域で良く観測される 22GHz帯のメーザーは orth-H2O分子の遷移である．
なお，オルソ −パラ間の転換は存在しない．

1.4.3 OHメーザー

OHメーザーは H2Oメーザーよりさらに外側の星周縁に存在する．図 1.10はミラ型変光星 U
OriのH2OメーザーとOHメーザーの中心星からの距離と視線速度を示している．H2Oメーザー
と天球面上で重なって見える領域もあるが，H2Oメーザー源よりも大きな膨張速度を持っている
ことから，OHメーザー領域はさらに外側へと広がっているのが分かる．標準的な OHメーザー
領域はR ∼数 100−1000R∗で，ダプルピークスペクトルが観測される．

16



図 1.10: U Ori (ミラ型星)に付随する H2O, OHメーザースポットの星からの距離と LSR velocity [17]. H2Oメーザーよ
り外側に OHメーザー領域がある．図中の 100 masは約 30 auに相当する (U Ori距離:∼ 300 pc).

1.4.4 可視光・赤外線光度曲線に対するメーザー放射強度の変化

興味深いことは，SiO，H2O，OHのどのメーザーも，周期的な強度変化が観測されることであ
る (e.g. [34] )．SiOメーザーの中で最も強度の強い v = 1 (J → 0), v = 2 (J → 0)メーザーは，可
視光光度曲線を追従するようにメーザー強度が増減する．ただし，その極大期は，可視光の極大
期より遅れる傾向にある．Pardo et al.(2004)は，SiOメーザーが付随する 21個の長周期変光星に
対して v = 1, 2 J = 1 → 0メーザー強度を 11年に及び監視観測を続け，そのメーザー強度の変
化と可視光および近赤外光度曲線の位相との関連性を調査した．その結果から，ミラ型変光星で
は可視光,近赤外線, SiOメーザー放射が同じ周期を有し，SiO極大は近赤外線極大と位相が一致
しているが，その 2つの極大は可視光極大から ϕ = 0.05− 0.20の位相遅れが生じることが示され
た (図 1.11) [34]．また，v = 1 (J → 0)と v = 2 (J → 0)メーザーの強度は同程度であることが観
測的に示されている [6] [24]．しかし，この 2つの遷移の準位のエネルギー差は，温度換算にする
と ∼ 1800 Kにもなる．この強度比や，前述したメーザー強度極大期が可視光に対して遅れる現
象は，星からの放射による励起では説明することができず，星周 SiO励起の仕組みについては未
だ解明が不十分である．本研究では，観測で見られる SiOメーザーの輝度分布とその時間変化か
ら，合理的な励起の仕組みの考察を行っている．
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H2Oメーザーも SiO同様に，その極大は可視光極大に対して遅れる傾向があるが，その位相遅
れは軽度に分散しており (0.7 ≤ ∆ϕ ≤ 1.5)，その位相遅れは膨張速度が小さい程より大きくなる
傾向が見える（図 1.12)．膨張速度が大きいほどより大きく発達した星周縁に H2Oメーザーが付
随しているので，もしH2Oメーザー源が星からの放射によって励起されていれば，強度変化の位
相差は膨張速度が大きいほど大きくなるはずである．ただし，膨張速度が大きい星ほど光度が高
く変光周期が長くなるので，上記の様な相関は小さくなるだろう． [36]．

図 1.11: 可視光および近赤外線放射ピークに対する SiOメーザー強度ピークの位相遅延 [34].

図 1.12: 可視光光度極大に対する H2Oメーザー強度ピークの位相遅延．破線は相関係数を表す (ρcorr =0.43) [36].
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1.5 AGB星星周 SiOメーザー励起機構
図 1.13にこれまでに AGB星で観測された SiOメーザー輝線のエネルギー準位の一部を示す．

その他にも，v = 1, v = 2, v = 3, v = 4 J = 8 → 7 (e.g. Jewell et al. 1987; Cernicharo et al. 1993;
Gray et al. 1995, 1999)など，高エネルギー準位の輝線が観測されている．
　最も強く放射しているのは，振動エネルギー準位 v = 1, v = 2にある回転遷移であり，高エネ
ルギー準位 (Ju=8)の遷移も観測されているが，酸素過多星においては，v = 2 J = 1 → 0輝線
が著しく抑制される現象が見られている [30] [2]．また，稀であるが振動基底状態の 28SiO v = 0

(J = 1 → 0)や同位体 29SiO v = 0 (J = 1 → 0)の輝線も観測されている [3]．29SiO v = 0

(J = 1 → 0)はVLBI観測から，28SiO v = 1, 2 (J = 1 → 0)メーザー領域に比べ，外側 (中心星か
ら離れる方向)に存在していることが報告されている [38] [33]．

図 1.13: AGB星星周で検出された SiOメーザー．検出された輝線には縦線が入っている．この他にも高エネルギー準
位の輝線が検出されているが，振動基底 v = 0の回転遷移メーザーが検出されるのは稀である．

本研究の主題となる星周 SiOメーザーの励起の仕組みについて述べる．ここで考えられるのは，
衝突励起と放射励起である．可視光極大に対するメーザー強度ピークの位相遅延や，振動レベル
の異なるメーザー輝線の強度比や相対輝度分布の描像等，観測で見られる現象を説明できる励起
の仕組みについては，星周 SiOメーザーの発見 [44]の頃から議論されてきた．特に初期の議論で
は，星からの放射と分子衝突による励起で合理的な解釈が可能か試みられている．
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1.5.1 星からの放射励起

中心星を中心に等方的な放射場と膨張するエンベロープが広がっていると仮定すると，星から
の連続スペクトル放射で SiO分子の反転分布状態を生み出すことは可能である [13] [27]．ただし，
このモデルでは膨張エンベロープの速度関数パラメータ (ϵ ≡ dlnv

dlnr )が 2 − 5と非常に大きな値を
採用しているが，このような急速なガス膨張が規則的に発生する機構についての解釈はない．ま
た，星からの放射励起では，酸素過多星で見られる v = 2 J = 2 → 1輝線の抑制や，可視光光度
曲線に対するメーザー強度ピークの位相遅れが説明できない．図 1.14 (左)は星からの放射励起の
みが有効なモデルである．v = 1 (J = 1 → 0)と v = 2 (J = 1 → 0)メーザーが放射する SiO分子
の柱密度は異なるため，同じ密度を持ったガス塊からこの 2輝線は放射されないことを示してい
る．ところが，VLBI観測では，この 2輝線のメーザーフィーチャーが重なる例が多数報告されて
おり，星からの放射励起だけでは観測で見られる現象を説明することができない．

1.5.2 衝突励起

一方，星周にある水素分子ガスと SiO分子の衝突によって励起がおこる場合 (衝突励起)，v = 1

(J = 1 → 0)と v = 2 (J = 1 → 0)メーザーが放射可能な SiO分子の柱密度の範囲はオーバーラッ
プする (図 1.14 (右)参照)．つまり，v = 1 (J = 1 → 0)と v = 2 (J = 1 → 0)メーザーフィー
チャーの空間的重なりや，中心星を中心とした同半径のリング状に分布することが期待される．
Miyoshi et al.(1994)では，長周期変光星の VLBI観測で得られた 2輝線の輝度分布に重なりが見
えることから，メーザー励起は衝突によるものと判定している [28]．
　観測でほとんど検出されない振動基底レベルの回転遷移は熱化されていると仮定すると，SiO
分子個数密度比 F は式 (1.11)で表される．J ≤ Jmaxのとき，Zr ≤ T

1.05T となり，SiO分子個数密
度を求めることができる [27]．
　衝突励起は SiOメーザー励起の主要なメカニズムになり得るが，星からの放射同様，酸素過多
星の v = 2 J = 2 → 1メーザーの抑制が説明できない．

F =
1

Zr

Jmax∑
J=0

(2J + 1)exp

(−1.05J(J + 1)

T

)
(1.11)

Zr: 回転分配関数
Jmax: その系で考えられる最大の回転量子数
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図 1.14: Lockett et al. (1992)による SiO v = 1, v = 2, v = 3 J = 1 → 0放射強度モデル [27]。左：星からの放射励起,
右：衝突励起．v = 1, v = 2メーザーについて，2 つのモデルでは空間的な重なり方が大きく異なる．しかし v = 3
メーザーを含めると，v = 2と v = 3が重なって分布できる柱密度の範囲が，衝突励起モデルでは大きく広がる．ただ
し，どちらのモデルも，SiO分子の柱密度が，nSiO = 5× 105 cm−3, nH2 = 1010 cm−3, nSiO/nH2 = 5× 10−5 と仮
定した場合に比べるとずっと大きいことに，注意が必要である．

1.5.3 H2O - SiO line overlapping

星からの放射や衝突励起でも説明できなかった，酸素過多星における v = 2 (J = 2 → 1)メー
ザーの抑制を説明できるのが，H2O分子と SiO分子の振動回転遷移 (約 8.2 µm)のオーバーラップ
である．表 1.2に示すそれぞれの H2O振動回転遷移が，SiO分子に吸収され振動エネルギー準位
∆v = 1だけ励起させる．図 1.15に line overlappingの概念図を示す．v = 1 J = 0→ v = 2 J = 1

の励起が生じることが Olofsson, et al. (1981)によって提唱されており [29]，さらに，Cho et al.
(2007)が，v = 2 J = 0 → v = 3 J = 1 への励起を生じさせると提唱している（速度差 1.5 km
s−1） [7]．

表 1.2: vib-rotational transitions for H2O and SiO.

Species Transition λ (µm) Species Transition velocity difference
H2O 116,6 ν2=1 → 127,5 ν2=0 8.2025 SiO v = 1 J = 0 → v = 2 J = 1 1.0 km s−1

50,5 ν2=2 → 63,4 ν2=1 8.2331 v = 2 J = 0 → v = 3 J = 1 1.5km s−1

酸素過多星では，v = 2 J = 1 → 0が検出され，v = 2 J = 2 → 1が検出されない，または極
端に強度が小さいという結果がある，この現象は前述の星による放射励起や衝突励起では説明が
つかないが，line overlappingによって v = 1 J = 0 → v = 2 J = 1への励起がおき，v = 2 J = 1

のエネルギー準位をもつ粒子が増えることで，v = 2 J = 2と v = 2 J = 1間で反転分布が起きに
くくなることで説明できる [29]．
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さらに，VLBI観測で得られたメーザー輝度相対分布の結果からも，line-overlappingが示唆さ
れている．Soria-RuiZ et al. (2004)は，酸素過多星WX Pscと S型星 χ CygのVLBI観測から，酸
素過多星においては，v = 1 J = 1 → 0と，v = 2 J = 1 → 0の ∆v = 1(∼ 1800K)のエネル
ギー準位差を持った輝線の分布領域が空間的に重なり，それよりエネルギー準位差の小さい v = 1

J = 1 → 0と，v = 1 J = 2 → 1の 2輝線は全く異なる領域に存在する (J = 2 → 1メーザー領域
は v = 1 J = 1 → 0メーザー領域より中心星から約 1.5倍離れている)結果となった．図 1.16は，
over-lappingを考慮した時 (右)と，考慮しない時 (左)の星からの距離とガス密度に対応した各輝
線 ()　の輝度分布を示している．over-lappingを考慮した場合，v = 1 J = 1 → 0輝線 (グレイコ
ントア)の領域が，v = 2 J = 1 → 0輝線 (黒実線)の領域まで広がっているのが分かる．図中の赤
い円で囲んだ星周環境では，観測で見られた∆v = 1(∼ 1800K)のエネルギー準位差を持った輝線
の分布領域が空間的に重なり，それよりエネルギー準位差の小さい v = 1 J = 1 → 0と，v = 1

J = 2 → 1の 2輝線の領域が異なるという現象を説明できる [37]．

図 1.17は，v = 1, 2, 3輝線のガス密度に対する光子量を示している [14]．左図が over-lapping
を考慮しないモデル，右図が v = 1 (J = 0) → v = 2 (J = 1)の over-lappingを考慮したモデル
(v = 2 (J = 0) → v = 3 (J = 1)は考慮していない)である．
　このモデルから，line-overlappingが有効なときは，v = 1, v = 2 (J = 1 → 0)の 2輝線の放射
領域が，v = 3 (J = 1 → 0)メーザー放射が可能なガス密度をもつ環境まで広がり増光すると考
えられる．また，v = 2 (J = 0) → v = 3 (J = 1)への over-lappingも同様に働く考えると，v = 3

(J = 1 → 0)メーザーも他 2輝線と同じ星周環境で増光すると推察される．
　この仮説は，J = 2 → 1輝線の代わりにすべて 43 GHz 帯に存在する v = 1, 2, 3 J = 1 → 0

の輝度相対分布から line-overlappingの発現を推察できることを示している．表 1.1に示した通り，
この v = 1, 2, 3のそれぞれの静止周波数は 43122.080 MHz, 42820.587 MHz, 42519.379 MHzであ
り，本研究で行ったVERAと野辺山 45m望遠鏡を用いた観測では，2輝線 (または 3輝線)の同時
観測が可能である．我々は，この回転遷移の同じ 3輝線を VLBI観測し，その相対輝度分布から
line-overlappingの発現の有無を推定することを一つの目的としている．

これまでの先行研究ではでは [29] [7] [37] [22] [14]，観測現象をうまく説明できる励起機構と
して，line-overlappingが提唱されている．ところが∼ 8.2 µmの輝線を放出するH2O分子の励起
の仕組みについては議論がされていない．
v = 1 (J = 0) → v = 2 (J = 1), v = 2 (J = 1) → v = 3 (J = 1)へポンピングする輝線を放射する
H2O分子の上位エネルギー準位 (116,6 ν2=1, (50,5 ν2=2)へ基底状態から励起するのに∼ 4000−5000

Kのエネルギーを要する．
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図 1.15: H2O−SiO line overlapping

図 1.16: 星からの距離とガス密度をパラメータとした SiOメーザー光子数のモデル．左:line-overlappingなし，右:line-
overlappingあり． (greys: v = 1 J = 1 → 0, continuous contours: v = 2 J = 1 → 0, dashed contours: v = 1 J = 2 → 1,
dotted contours: v = 2 J = 2 → 1). グレー破線は χ Cygと IRC+10011の mass loss rateを示す [37]. 赤い円で囲まれた
星周環境では，観測で見られた v = 1 (J = 1 → 0)と v = 2 (J = 1 → 0 輝線領域の重なり，v = 1 (J = 1 → 0) と
v = 1 (J = 2 → 2)輝線領域が不一致となる現象が可能となる．
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図 1.17: Desmurs et al. (2014) による SiO 放射強度モデル．v = 1（青）,v = 2（緑）,v = 3（赤）, J = 1 → 0（実
線）,J = 2 → 1（破線） [14]．左：line-overlappingが働かない場合,右：line-overlappingが働く場合．

1.5.4 変光位相とメーザー分布の関連性

前述したモデルを信じるならば，H2Oからの中間赤外線放射の強弱によって line-overlappingが
起きたり消えたりするはずである．脈動変光星の光度曲線にもよるが，変光の振幅が大きいミラ
型変光星では，光度曲線と共にH2Oからの中間赤外線放射にも強弱が存在するはずである．星か
らの放射による分子ガスの加熱に要する時間の分だけ強弱の位相も可視光線の光度曲線よりもず
れるだろう．これらのことから，SiO複数輝線 VLBI同時観測によるメーザー相対分布図（複数
輝線メーザー合成マップ）が得られれば，優勢なメーザー励起機構を推察できるはずである．し
かし，変光星星周の物理環境は複雑で励起機構も複合的に働いている可能性があるので，励起機
構の切り替わりを見極める為には，SiOメーザーのきめ細かい VLBI監視観測が必要である．で
きるのであれば，H2OやOHメーザー，さらに赤外線 (近及び中間赤外線)でも監視観測もほぼ同
時に行われることが望ましい．

ここで，VLBI監視観測の重要性について述べるべく，Imai et al. (2010)が実施した，W Hya
（O-rich Star）の SiO複数輝線VLBI同時撮像観測について述べておく．この観測は，2009年 2月
28日に v = 1,v = 2,v = 3メーザー同時観測を，2009年 4月 11日に v = 2,v = 3メーザー同時観
測を行いメーザー合成マップの作成に成功している [22]．図 1.18にその結果を示す．

2009年 2月 28日の観測では，v = 1,v = 2メーザー領域が重なっているが，v = 3メーザーは
v = 1,v = 2メーザー領域と明らかに異なり中心星に近い領域に存在している．このメーザー分布
から v = 3メーザーは衝突励起により生じたと考えられる．一方，42日後の 2009年 4月 11日の
観測では v = 2,v = 3メーザー領域が重なって検出された．重なった領域の v = 2,v = 3メーザー
の視線速度もほぼ同じ（～1 km s−1）であることから，line-overlappingが優勢な励起機構だと推
察される．
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W Hya の可視光光度曲線との関係をみると，1回目の観測が変光位相 ϕ=0.11，2回目の観測が
ϕ=0.22であった．このことから，変光星の脈動変光位相と複数輝線メーザー分布（メーザー励起
機構）との間に相関があることが期待される．

図 1.18: W Hya SiO v=1,2,3メーザー合成マップ [22]．左：2009年 2月 28日観測,変光周期位相 ϕ=～0.0,右：209年 4
月 11日観測変光周期位相 ϕ=～0.2．コントア青：v = 1,緑：v = 2,赤：v = 3

1.6 本研究の目的
本研究は，AGB段階にある長周期変光星の星周で検出される SiOメーザー（振動励起状態 v =

1, 2, 3に見られる回転励起遷移 J = 1 → 0)に対して，これらメーザーの相対輝度分布の差異の特
徴に基づいて，観測時において最も優勢なメーザー励起機構を判別し，優勢な励起機構と星の脈
動変光の位相との間の相関性について明らかにすることを目的としている．

メーザーの励起要因には，分子同士の衝突，中心星からの赤外線放射，line over-lappingがあ
る．Line-overlappingによる励起が星の変光と相関があることを見出すことができれば，その励起
に必要とされる H2Oの中間赤外線輝線の強弱について間接的に把握することができる．これは，
撮像・分光観測が依然難しい星周縁の最内径における星周縁の加熱とその時間変化の推定を可能
とする．また，メーザースポット群の見かけの動きの中で，実際のガス塊の運動に依るものと，
line-overlappingによる励起領域の伝播に依るものとを区別することにも役立つはずである．また，
衝突励起が終始優勢であるならば，衝撃波の伝播に伴う物理状態の変化を正確に追跡できる手掛
かりをつかむことにつながるはずである．この様に，どのようにメーザーが励起されたかを解明
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することにより，質量放出を伴いながら脈動変光を繰り返す星周縁の物質運動と物理環境 (温度・
密度)の時間変化を詳細に把握できる可能性がある．

従来のVLBI観測では、SiO v = 1 J = 1 → 0メーザーのみの連続撮像観測 ([16])は行われたも
のの，複数 SiOメーザー輝線を同時に観測した例は少なく，またそれを 1天体について複数回実
施した例はほとんどない [40]．v = 3メーザーを含めた複数輝線同時観測に至っては，Imai et al.
(2010, 2012)とDesmurs et al (2014), Oyama et al (2016)しか観測例が存在しない．従って，本研究
では，v = 3メーザーを含む複数輝線同時VLBI観測の対象となり得る星の数を増やし，その中か
ら複数回観測を実行していくという観測計画を立てた．
　当初の観測 (Imai et al.(2010, 2012))では，複数の SiOメーザー輝線のうち，v = 1と v = 2，そ
して v = 2と v = 3メーザーのペアずつしか一度に観測することができなかった．しかし近年，広
帯域VLBI記録が実現し，少なくとも v = 1, 2, 3メーザーを同時に観測できるようになっている．
これにより，比較的空間分布が似ている v = 1と v = 2メーザーの分布の差異と比較して，v = 3

メーザーの v = 1や v = 2メーザーとの間の差異をはっきりさせることができる．

こうして我々は，line-overlapping発現の有無を v = 1, 2, 3 (J = 1 → 0)の相対輝度分布で判別
可能であることを示し，さらに励起機構が中心星の脈動変光位相と相関をもつ可能性について調
査した．
　本研究では２つの VLBI観測を行った．最初の観測 (2012年実施)では，12の長周期変光星に
対して，v = 2, v = 3 J = 1 → 0の観測を行い，メーザー相対分布から，v = 2 (J = 0) → v = 3

(J = 1)の line overlappingが有効となる天体の有無を調査した．さらに，メーザー相対分布と星
の変光位相との相関を調査し，line overlappingが効率的に働く時期について調査した．
　次に，２つの天体 (R Leo, IK Tau)対して v = 1, v = 2, v = 3 (J = 1 → 0)の観測を異なる位相
で 5回行った．これは，特定の天体における優勢なメーザー励起機構の移り変わりを調査し．line
overlappingが優勢になる現象の有無が，天体の特性に依存するのかを考察するためである．
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第2章 Very long baseline interferometry (VLBI)

超長基線干渉計 (VLBI: Very Long Baseline Interferometry)は，天体からの電波信号を複数のアン
テナで同時観測し，それぞれのアンテナで受信した時刻の差を割り出し天体の方向を決定する方法
である．本章ではVLBIの原理，および複数輝線合成マップの重ね合わせ方法 (phase-referencing)
について述べる．

2.1 天球上の輝度分布と空間周波数
図 2.1に基線ベクトルD離れた 2つのアンテナによるVLBI観測を考える．天球面上に広がる

電波源天体を同時に観測すると，天体電波の同一波面がアンテナ 1, 2に到達する時間には差が生
じる．図 2.1に示すように基線長に比例する時間差を幾何学的遅延時間 (τg)という．式 (2.1)に示
す様に，測定される幾何学的遅延時間は，既知の遅延ベクトルと天体の方向ベクトルの内積で表
される．この関係式を使って，天体の方向ベクトルを推定するのである．

τg = D · s/c (2.1)

しかし実際の VLBI観測では，大気や電離層による伝播遅延や観測システム内部での機械遅延
が生じるが，これらの遅延残差を補正することで，理想的な状況であれば，位相追尾中心 (phase-
tracking center)からの相対的離角∆s離れた天球面上の電波源の輝度部分布を取得することがで
きる．しかし，実際に測定されるのは，幾何学的遅延時間そのものではなく，それに観測周波数
を掛けたフリンジ位相遅延時間である．この位相は普通 2πnラジアン（nは整数）の不確定性が
ある．従って，データの較正は，較正用参照電波源が位相追尾中心に位置するという仮定のもと
で，相対的な補正値を与えて行うことになる．

実際の観測でアンテナ 1, 2で取得するのは電圧値である．受信される電圧はそれぞれ式 (2.2),
式 (2.3)で表される．

V1(t) = V1cos(2πνt+ ϕ) (2.2)

V2(t) = V2cos(2πν(t− τg) + ϕ) (2.3)

これらの相互相関をとった関数R12（実部）, I12（虚部）は式 (2.4), (2.5)となり，複素相互相関
関数C12は式 (2.6)のように表される．複素相互相関関数の振幅が電波強度を表し，位相に遅延時
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図 2.1: 基線ベクトルと天体方向の関係

間 (τg)情報を含む．VLBI観測は、地球回転に伴い基線ベクトルDが時々刻々と変化する際の遅
延時間の変化から天体位置を決定する．

R12(τ) =
V1V2

2
cos(2πν(τ + τg)) (2.4)

I12(τ) =
V1V2

2
sin(2πν(τ + τg)) (2.5)

C12(τ) = R12 + I12 =
V1V2

2
e2πiν(τ+τg) (2.6)

複素相互相関関数は，基線ベクトルを観測電波波長で割った空間周波数ベクトル (u, v)を使っ
て表現され，天体輝度の分布で重みづけされている．このように表現される複素相互相関関数を，
通常複素（フリンジ）ビジビリティと呼ぶ．あるい空間周波数におけるビジビリティは，天体輝度
分布のその空間周波数のおけるフーリエ成分である．従って，様々な空間周波数のビジビリティ
を取得し，それらを集めて逆フーリエ変換すれば，天体輝度分布を再現できる．

実際の観測では，複数アンテナによる複数基線，そして地球の自転を利用し絵できるだけ多く
の空間周波数成分のビジビリティを取得しようとするが，それには限度がある．その結果，本物
の天体像の周りに虚像（side lobes)が現れたり，低い空間周波数成分の欠落によって淡く広がった
天体輝度分布成分を取りこぼすことになる．本研究においても，後者の影響を必ず考慮に入れな
ければならない．

さらに，アンテナ局座標誤差を起因とした基線ベクトル誤差や，phase-tracking centerと実際の
天体位置間のオフセットがあり，幾何学的遅延時間 (τg)は式 (2.7)のようになる．式 (2.8)の第 3
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項 (σD ·∆θref )は 2次の微少量として，第 4項 (D · s0)は相関処理で差し引かれる量として消去
される．幾何学的遅延残差 (∆τg)は式 (2.9)で表され，第 1項に重要な天体位置情報が含まれる．
相関処理後のビジビリティデータに対してフリンジサーチを行い遅延残差を求めていく．しかし，
式 (2.9)の第 2項は基線長誤差に起因した不確定要素として遅延残差が残ってしまう．基線長誤差
に起因した不確定要素については 2.3.2で述べる．

τg = −(D + σD) · (s0 +∆θref )/c (2.7)

= −[(D ·∆θref ) + (σD · s0) + (σD ·∆θref ) + (D · s0)]/c (2.8)

∆τg = τg − (D · s0)/c = −[(D ·∆θref ) + (σD · s0)]/c (2.9)

　D :基線ベクトル
　　 σD :基線ベクトル誤差
　　 s0 :phase-tracking center
　　 s :実際の天体位置
　　∆θref :phase-traking centerからのオフセット値 = s− s0

　　 c :光速度

2.2 phase-referencingによる v = 2, v = 3メーザーマップ重ね合わせ法
phase-referencingでは，最も明るい v = 2 J = 1 → 0メーザースポットの速度チャンネルを使っ

たフリンジフィッティングとセルフキャリブレーションの解を，他の v = 2の速度チャンネルに適
用する。ここで描かれる v = 2メーザーマップは、セルフキャリブレーションに用いた速度チャ
ンネルを含む最も明るいメーザースポットが座標原点に位置し，その他のスポットはその明るい
メーザースポットからの相対的位置に分布表示される。このときのメーザー位置誤差が式 (2.10)
となる [22]。第一項が phase-tracking centerからのオフセット値に起因し，第二項は遅延残差に起
因する。v = 2 J = 1 → 0メーザーのみ等，単一の輝線の撮像マップを描く場合，∆ν

ν ∼ 10−5と
なり，基準とした明るいメーザースポットと他のメーザースポット間の位置誤差は無視できる．

σθ ∼
∆ν

ν
(∆θref +

c∆τg
D

) (2.10)

v = 3 J = 1 → 0メーザーも同様に，基準とした明るい v = 2 J = 1 → 0メーザースポットの速
度チャンネルを使ったフリンジフィッティングとセルフキャリブレーションの解を，他の v = 3

の速度チャンネルに適用することで，v = 3メーザーは基準の v = 2メーザースポットから相関
的位置に分布される．ただし，v = 2, v = 3メーザーの静止周波数はそれぞれ，42.8205282 GHz,
42.519340 GHzであり，∆ν

ν ∼ 7× 10−3と無視できない．そこで，v = 2, v = 3メーザーイメージ
マップをそれぞれ描き，2つのイメージマップを重ね合わせる際に，式 (2.10)の第一項に起因す
る位置ズレ（ドリフト量）をキャンセルする必要かある．
ドリフト量は式 (2.11)で求めることができる。v = 2, v = 3メーザーそれぞれのマップ座標原点
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を重ね合わせた位置から、赤経・赤緯それぞれのドリフト量をシフトする．マップ合成フローを
図 2.2に示す．

θ1 − θ0 =
v − vref
vrest,v=2

∆θref (2.11)

　　∆θref ：phase-tracking centerからの位置オフセット値
　　 vrest,v=2 ：v=2静止周波数 42.820582 GHz
　　 v − vref ：セルフキャリブレーションに用いた速度チャンネルに対する周波数と　　　　　
　　　　　 v=3輝線周波数の差～0.3 GHz
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図 2.2: マップ合成フロー

2.3 マップ重ね合わせ精度
2.3.1 ∆θref 決定誤差を起因とする不確定性

ドリフト量に含まれる∆θref （phase-reference centerからの位置オフセット値）の決定誤差は
メーザー源の絶対位置の決定誤差に起因する．メーザー源絶対位置は VERAの 2-beam受信シス
テムを用いてアストロメトリを行い高精度で位置決定を行う場合と，アストロメトリが不可能な
場合，ヒッパルコス衛星の天体座標を用いて絶対位置を仮定する手法がある．
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VERA 2-beam受信システムを用いたアストロメトリ
VERAの 2-beam受信システムでは，A-beamでターゲットとなるメーザー源天体を観測し，
B-beamで高精度 (σ <0.5 mas)で位置決定されているクエーサーを観測することで，クエー
サーを基準としたメーザー源の位置決定を行う．この場合，∆θref 決定誤差に起因するメー
ザー源位置の決定精度は～50 µasである [23]．ただし，観測時間が短かったり，VERA B-
beamで観測したクエーサーの強度が十分でなかったりすると，アストロメトリによるメー
ザー源絶対位置が得られない．

ヒッパルコス衛星の天体座標を使用
ヒッパルコス衛星で得られた天体座標（J2000）と固有運動（mas/yr）のデータから、観測
日の天体の座標を計算し，それをメーザー源の絶対位置として phase-reference centerからの
差異を算出する．例として 2012年に観測した長周期変光星 T Cepの位置決定誤差の算出方
法を示す．ヒッパルコス衛星のデータは SIMBADサイト（http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/）
から得た [46]．
まず，∆θref に含まれる誤差要因は以下の 3つである．

• 座標（J2000）の誤差：7.57 mas
• 固有運動による誤差：１年分の誤差が 0.86mas, 13年分の誤差は二乗和の平方根をとっ
て 3.1 mas

• 星中心に対するメーザースポットの位置不確定性：20 mas（仮定）

この 3要因の二乗和の平方根をとった値 21.6 masが∆θref の誤差になる．これがドリフト
量に与える誤差は (0.3 GHz/42.5 GHz)× 21.6 mas = 0.15 masとなる．これはアストロメト
リによる位置決定精度より 3倍悪い値であるが，1− 5 mas程度の広がりをもつメーザース
ポットの相対分布を検討するには十分な精度である．

2.3.2 アンテナ局座標誤差を起因とする不確定性

式 (2.9)の第二項が基線長誤差を起因とした遅延残差になる．VERAの 4局はアンテナ局位置が
数mmの精度で決定しており，VERA 4局間の基線長誤差は無視できる値である．それに対して，
NRO45mの局位置は 20年以上前に決定した値を使用しており，不確定要素が大きく無視できな
い．従って，VERA+NRO45mのアンテナアレイで取得したビジビリティデータに対してフリンジ
サーチを行い遅延残差を求めると，NRO45m局位置誤差を起因とした不確定要素として遅延残差
が残る．
そこで，2014年 1月に鹿児島大学今井裕准教授,加納周氏,桑原翔氏, VLBI水沢局田村氏らによっ
て NRO45mの局位置を GPS測地計測が行われた．第 3章では，2012年に VERA+NRO45mアン
テナアレイを用いた観測を示すが，2014年に得られたNRO45m局位置を用いてデータ解析を行っ
ている．
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NRO45m局位置測定結果

NRO45m局位置計測概要および新局位置を以下に示す [48]。

計測地点：X3（45m鏡 Az軸より真東へ 30 m）, M6（NMA station 6付近）
計測期間：X3点：2014年 1月 5日 21:30 - 1月 8日 11:00 JST
　　　　　 X6点：2014年 1月 5日 09:30 - 1月 8日 09:00 JST
解析結果：計測位置誤差 X3：1 -2 cm, M6：5 cm程度
　　　　　 X3 - M6間の ITRF上での相対座標誤差：5 mm程度
旧局位置：X = -3871023.49 m, Y = 3428106.80 m, Z = 3724039.50 m
新局位置：X = -3871025.46 m, Y = 3428107.42 m, Z = 3724038.71 m

Xの値で約 2 mのズレが生じている．これズレは，phase-referencingにを行った際，アンテナ局
の基線ベクトルと観測天体の方向にもよるが、メーザースポットの位置決定に 15 mas以上の誤差
を与える可能性があった．
また、GPSによる計測地点の測定は数 cmの誤差で良く決定しているが，測定地点とNRO45mの
Az/EL交軸の位置関係に不確定要素が残ったため，新局位置にはまだ十 cm程度の不確定性を含
んでいる可能性がある．この不確定性が∆θref 決定誤差の主な要因であり，基線ベクトルとアン
テナ光軸の内積が大きいほど誤差は大きくなる．この時の重ね合わせ誤差はそれは数masになる
と考えられる．新局位置を用いたことによる重ね合わせ精度の改善については付録で述べる．

2.3.3 メーザーフィーチャーの空間的オーバーラップの判断基準

本研究では，異輝線メーザー輝度相対分布から優勢な励起機構を判別している．異輝線メーザー
が空間的・速度分布的に相関を持つフィーチャーは，line-overlappingによる励起が優勢であると
考えている．従って，メーザー相対輝度分布から，メーザーフィーチャーの空間的重なりの有無
を判断する必要がある．
　前述した通り，極座標誤差の不確定性が大きいNROを組み込んだアレイでVLBI観測し，phase-
referencing技法でマップの重ね合わせをした際の重ね合わせ精度は数masである．それに対して
メーザー放射しているガス塊の標準的なサイズを考える．

図 2.3はWX Pscの v = 1, 2 (J = 1 → 0)メーザーマップである [41]．VERAと 500 mの短基
線をもつ KVN (Korea VLBI Network)を組み合わせたアレイで観測しており，広がったメーザー
フィーチャーも捉えられている．
この図からメーザーフィーチャーは 1 − 4 masの見た目の大きさを持っているのがわかる．WX
Pscの距離 1300 pcからメーザーの物理サイズを求めると，1.3− 5 auとなる．同様に他の星の標
準的なメーザーサイズを見てみる．図 1.18からW Hyaの見かけのメーザーサイズは 1− 5 masで
あり，距離 90 pcからその物理サイズは 0.1− 0.5 auである．このように天体毎に物理サイズは異
なるが，標準的なメーザーサイズは重ね合わせ精度より大きく，標準的なメーザーサイズ以内で
メーザースポットがオーバーラップしていれば，そのメーザーは同じガス塊から放射されたと見
なせる．
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図 2.3: WX Psc v = 1, v = 2, (J = 1 → 0)合成マップ [41]．VERA 4局と KVN(Korea VLBI Network)3局を組み合わせ
たアレイで観測．KVNの短基線 (∼500 m)を含んでいるため，広がったメーザーフィーチャーも捉えられている．WX
Pscの距離は 1300 pc．
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第3章 星周SiO v = 3 (J = 1 → 0)メーザー励起
機構の周期的変動性

3.1 観測目的
第１章で述べた通り，振動エネルギー準位の異なる多輝線 SiOメーザーの空間的・速度分布

的相関を調査することで，メーザー励起の要因を判別することができると考えられるが，v = 3

J = 1 → 0メーザーは強度が弱く相対分布と励起機構の関連性を検証できるような観測例は非常
に少ないため，統計的考察を行うためにはサンプル数を増やす必要がある．そこで、VERAと野
辺山 45m望遠鏡 (NRO45m)を用いた v = 2, 3メーザー撮像観測を変光星 12天体に対して実施し
た．
　口径のが大きく感度の高い NROをアレイに加えることで、v = 3メーザーのような強度の弱
いメーザーの検出も可能となる．また，第 2章で述べた phase-referencingによるメーザーマップ
の重ね合わせ技法によって，高精度のマップ合成が可能である。この観測から次のことが期待で
きる．

• 現在観測例の少ない v = 3メーザーを含んだ複数輝線 VLBI撮像観測を行い，v = 3メー
ザーマップが描ける天体のサンプル数を増やす．

• 得られた v = 2, 3メーザー合成マップから，v = 3メーザーの優勢な励起機構を推定し，
Cho et al. (2007)が提唱した v = 2 J = 0 → v = 3 J = 1への line-overlappingが有効な天体
の有無を調査する．

• 可視光光度曲線から得られる変光位相とメーザー励起機構との間に相関性があるか検証する．

3.2 観測
2012年 3月 24−25日と 2012年 5月 20−21日に，VERAおよびNROを用い，長周期変光星 12

天体（WX Psc, AP Lyn, U Ori, VY CMa, R Leo, RS Vir, W Hya, U Her, RU Her, V1111 Oph, V4120
Sgr, and T Cep）に対して SiOメーザー v = 2 J = 1 → 0, v = 3 J = 1 → 0メーザーの同時 VLBI
観測を行った．表 3.1に観測した天体情報を示す．
　 v = 3メーザーのエネルギー準位は v = 2メーザーより約 1800K高く非常に微弱であるため，
VLBI撮像で v = 3メーザー合成マップが得られた天体は多くはない．本観測では，観測対象天体
を Cho et al. (1996)によるNRO単一鏡観測で v = 3 J = 1 → 0メーザーが検出されたことのある
天体から選定し，SiOメーザー強度が最も強くなることが期待される時期（中心星の変光位相が
可視光光度曲線の最大付近: ϕ = 0.7− 1.2)に観測を行った．2012年 3月 24−25日の観測で v = 3

メーザーのフリンジが検出され、合成マップが得られる可能性が高い天体WX Psc, W Hya, T Cep
においては，2012年 5月 20−21日の観測で再度観測積分時間を増やした観測を行った．
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本観測で使用した VERA 4局と NROの局位置を図 3.1に示す．NROをアレイに組み込んだ場
合，400 km−2300 kmの基線長を有し，基線長最短となるNRO−VERA水沢局では淡く広がった
メーザーの検出が期待できる．式 3.1 [43]からNROを組み込んだ基線の感度を計算すると，2時
間の観測で∼ 300 mJy@5σとなり，VERAのみの場合に比べて約 2倍の感度を持つ．

σbl =
2k

η

√
Tsys,1Tsys,2√

Ae,1Ae,2

√
2Bτ

(3.1)

B : Boltzmann constant
η : quantization efficiency (∼ 0.88)
Tsys : system noise temperature
Ae : antenna effective aperture area
B : base-band width
τ : on-source integration time

VERAは 2-beam受信機システムを備えている．本観測では VERA A-beamで位相準拠天体ク
エーサー，B-beamでターゲット天体のメーザー源を観測し，NROではVERA B-beamと同じメー
ザー源を観測した．なお，VERA A-beam及びB-beamの受信データは SONY DIR2000系記録シス
テム (記録レート:1024 Mbps)に記録され，VERA B-beamとNROの受信データは SONY DIR1000
系記録システム (記録レート:128 Mbps)に記録された．メーザー源及び位相準拠天体クエサー観
測の合間には約 40分毎に 3分間明るい連続波源を観測した．この明るい連続波源をキャリブレー
ター天体とし，群遅延残差，フリンジ位相残差，バンドパス補正を行った (図 3.2)．受信データは
16 BBCs (1 BBCは 16 MHzの帯域をもつ)に分けられる．VERA B-bean及び NROで受信された
データは v = 2 J = 1 → 0輝線用に 1 BBC, v = 3 J = 1 → 0輝線用に 1 BBCを割り当て，残り
の 14 BBCsをキャリブレーター用に割り当てた．VERA A-beamは 16 BBCsを全て連続波源用と
して割り当てられた．DIR1000系/DIR2000系記録システムのデータはそれぞれ三鷹 FX相関器に
よって相関処理され，メーザー信号が割り当てられたBBCは 512チャンネルに分光された．これ
は v = 2メーザーの速度分解能が 0.22 km s−1に値する．

DIR2000系データを用いたメーザースポットの絶対位置を決定するアストロメトリの結果は，
Imai et al. (2012)で報告されている [23]．

3.3 データ整約
データ整約には AIPS（Astronomical Image Processing System）と，Pythonスクリプトで AIPS

タスクの処理が可能な ParselTongue (鹿児島大学理工学研究科 今井裕准教授提供 [45])を用いて
行った．ParselTongueを用いることで膨大なAIPSタスク処理の一連の作業を自動化できる．同じ
ParselTongueプログラムを用いれば．同じタスク処理の手順・設定パラメータで整約が行われる
ため．データ処理結果の再現性が保たれる利点もある．
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表 3.1: Parameters of the observed stars.

Source R.A. Decl. Dist. Ref∗ Epoch† Phase‡ Scan§ S / (1σ noise)∥ [Jy] Synthesized
name (J2000.0) (J2000.0) [pc] [hr] v = 2 v = 3 beam∗∗

WX Psc 01h06m25s.99 +12◦35′53.4′′ 1300 a A N/A 0.5 N / (0.15) N / (0.15)
B N/A 2.6 79 / (0.07) 1.8+ / (0.17) 0.99×0.73, −65.4

U Ori 05h55m49s.17 +20◦10′30.7′′ 280 a A 0.02 0.9 1.3 / (0.20) N / (0.22)
AP Lyn 06h34m34s.88 +60◦56′33.2′′ N/A B N/A 1.3 5.4 (0.09) N / (0.08)
VY CMa 07h22m58s.32 −25◦46′03.0′′ 1150 b A 0.87 2.3 109 / (0.07) N / (0.08)
R Leo 09h47m33s.48 +11◦25′14.2′′ 100 c A 0.00 3.1 28 / (0.03) 3.4− / (0.05)

B 0.18 3.8 216 / (0.05) 6.8+ / (0.13) 1.42×0.84, −36.4
W Hya 13h49m01s.93 −28◦22′04.6′′ 90 c A 0.88 2.3 36 / (0.08) 1.3− / (0.12)

B 0.03 2.8 320 / (0.16) 63+ / (0.09) 1.85×0.55, −25.1
RS Vir 14h27m16s.39 +4◦40′41.1′′ 610 c B 0.15 0.9 1.5 / (0.10) N / (0.08)
RU Her 16h10m14s.52 +12◦04′14.3′′ 530 a A 0.77 1.5 N / (0.06) N / (0.06)
U Her 16h25m47s.47 +18◦53′32.9′′ 360 a A 0.19 1.6 45 / (0.08) N / (0.07)
V4120 Sgr 18h03m56s.53 −20◦19′00.5′′ N/A B N/A 2.8 40 / (0.12) 2.6− / (0.06)
V1111 Oph 18h37m19s.26 +10◦25′42.2′′ 650 a A N/A 2.3 11 / (0.08) N / (0.06)
T Cep 21h09m31s.78 +68◦29′27.2′′ 170 c A 0.14 2.6 5.8 / (0.06) 0.7− / (0.05)

B 0.28 2.6 97 / (0.05) 3.0+ / (0.05) 1.22×0.56, −52.3

∗星の距離データの引用元: (a) [5]; (b) [8]; (c) [39]
† 観測日． A: 2012年 3月 24−25日, B:2012年 5月 21−22日.

‡ 観測された時期の変光位相 (ϕ=0.0, 1.0の時極大となる). WX Psc, AP Lyn, V4120 Sgr, and V1111 Ophは，可視光光度曲線が
不明瞭であった．

§ 観測時間 (hour).
∥ NRO−VERA水沢局基線で取得した v = 2 and v = 3 J = 1 → 0メーザークロスパワーフラックスのピーク値と 1σ ノイズ
レベル． +: v = 3メーザーフリンジが検出され，v = 2と v = 3メーザーの合成マップが得られた天体． −: v = 3メー
ザーフリンジが検出されたが微弱で， 5−σ ノイズレベルでのマップ合成が得られなかった天体． N: 3-σ ノイズレベルでフ
リンジが検出できなかった天体．

∗∗合成ビームサイズ: Major and minor axis lengths (mas) × position angle (deg)．
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図 3.1: VEAR４局 (水沢局，入来局，小笠原局，石垣局)と野辺山 45m鏡 (NRO)

図 3.2: VERA B-beam と NRO ではターゲットである SiO メーザー源と明るい連続波源を観測する．この連続波源を
用いて郡遅延残差，フリンジ位相残差，バンンドパス補正を行う．VERA A-beamではアストロメトリを行うための位
相準拠天体クエサーを観測する．VERA A-beam, B-beamで受信された信号は DIR2000に記録され，VERA B-beamと
NROで受信された信号は DIR1000に記録される．
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3.4 結果
3.4.1 スペクトル

観測した長周期変光星 12天体のうち 5天体 (WX Psc, R Leo, W Hya, V4120 Sgr, T Cep)で v = 3

メーザーのフリンジが検出された．表 3.1に NRO−VERA水沢基線の v = 3メーザー相関フラッ
クス密度を示す．口径が大きく高感度のNROとVERA水沢局の基線は 400 km程度であり本アレ
イの最短基線であり，もっとも感度の高い基線となる．

図 3.3に 2012年 5月に観測され v = 3メーザーイメージマップの取得に成功した 4天体 (WX
Psc, R Leo, W Hya, T Cep)の v = 2, v = 3メーザートータルパワースペクトル (NRO受信データ)
とクロスパワースペクトル (NRO−水沢局間相関フラックス密度)を示す．v = 3メーザーのトー
タルパワースペクトルピークは v = 2メーザーに比べ 2−27%であり，非常に微弱であることが分
かる．また，クロスパワースペクトルピークは v = 2, v = 3ともにトータルパワーの 4−55%と
なっていることから，コンパクトなメーザースポットのみが VERA+NROアレイの合成ビームで
検出されたことになる．

R Leo, W Hya, T Cepにおいては，2012年 3月の観測でも v = 3メーザーのフリンジが検出さ
れたが，小笠原局を除いたVERA 3局とNROでの観測となり，UVカバレッジが不十分で，信号
ノイズ比 5σ以上での合成マップが描けなかった．

図 3.3: v = 2, v = 3 (J = 1 → 0)トータルパワースペクトル (黒, NRO)，クロスパワースペクトル (グレー, NRO−VERA
水沢局基線)
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3.4.2 イメージマップ

第 2章で述べた phase-referencing (位相参照)を用いて共通の座標系が与えられた v = 2, v = 3

メーザーマップをそれぞれ描き，phase-reference centerからの位置オフセット値 (∆θref )が起因と
なる v = 3メーザーマップ座標原点のドリフト量をキャンセルするように v = 2メーザーマップ
に重ね合わせた．重ね合わせ精度は，∆θref 決定精度に依存する．VERA 2-beam受信システムを
用いたデータ (DIR2000系データ)で v = 2メーザーのアストロメトリに成功したWX Psc, W Hya
においては [23]，重ね合わせ精度は∼ 50µasである．その他の天体においては，VERA+NRO受
信データ (DIR1000系データ) を用いて phase-referencingを行った．NRO望遠鏡の局位置誤差に
不確定要素が有り，観測天体の赤緯が小さいほど位置決定精度は悪くなる．この場合の重ね合わ
せ精度は数masになると考えられる [33]．
　図 3.4, 図 3.5, 図 3.6, 図 3.7に，T Cep, W Hya, WX Psc, R Leoの v = 2と v = 3メーザーの

合成マップを示す．中心星からの放出ガスが星を中心に球状のエンベロープを形成すると仮定す
ると，v = 2メーザーの空間的分布は星を中心に円で近似できる．この仮定は Imai et al. (2010),
Gonidakis et al. (2013)のVIBL撮像観測結果からも支持される．図 3.4,図 3.5,図 3.6,図 3.7の波線
は，v = 2メーザーの分布を目視による円でフィッティングした．図 3.3から，v = 2, v = 3メー
ザーのクロスパワーフラックス密度はトータルパワーに比べて 50 %以下と小さくなっている．こ
れは，アンテナアレイの合成ビームサイズよりもメーザーフィーチャーが広がっていることを示
している．コンパクトで明るいメーザースポットのみしかマッピングされてないが，v = 2メー
ザースポットがリング状に分布していると仮定することができた．これにより，中心星の位置を
仮定し，メーザースポット領域の星からの距離を考察することが可能となる．

(1) T cep

v = 3メーザーフィーチャーが v = 2メーザー分布からフィッティングした円の南東方向で連
なっている．図 3.4 (b)は v = 2, v = 3メーザースポットに視線速度を示している．視線速度分布
から，−4 km s－ 1 と −6 km s－ 1の２つのメーザーフィーチャーが存在しているのが分かる．そ
れぞれのメーザーフィーチャーで，空間的 (∼2 mas (0.3 au))，速度分布的 (∼1 km s−1以内)に相
関が見られた．

(2) W Hya

v = 3メーザースポットが最も近い v = 2メーザースポットから∼7 mas (0.6 au)程度空間的オフ
セットがあり，空間的・速度分布的相関は見られなかった．また，v = 3メーザーは v = 2メーザー
分布をフィッティングした円よりも∼7 mas (0.6 au)程度外側に存在した．励起エネルギー準位が高
い v = 3メーザーの方が v = 2メーザーより中心星から遠い領域に存在する結果は，Oyama et al.
(2016)によって観測されたW Hya（位相 ϕ=0.69, 0.74で観測）のメーザー分布とも一貫してる．
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(3) WX Psc

v = 3メーザースポットが最も近い v = 2メーザースポットから∼7 mas (9 au)程度空間的オフ
セットがあり，空間的・速度分布的相関は見られなかった．

(4) R Leo

v = 3メーザースポットが最も近い v = 2メーザースポットから∼7 mas (0.7 au)以上オフセッ
トがあり，空間的・速度分布的相関は見られなかった．

図 3.4: (a) T Cep (観測時の変光位相 ϕ = 0.28)の J = 1 → 0 v = 2(緑), v = 3(赤)メーザー合成マップ．破線は v = 2
メーザーが星を中心にリング状に分布していると仮定して目測で描いたもの (直径約 40 mas)．コントアレベル:v = 2
0.8, 4, 8, 20, 40, 56, 72 Jy km s−1 beam−1, v = 3 0.02, 0.12, 0.24, 0.6, 1.2, 1.7, 2.1 Jy km s−1 beam−1 . (b) First moment
maps. [32]
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図 3.5: W Hya (観測時の変光位相 ϕ = 0.03) の J = 1 → 0 v = 2(緑), v = 3(赤)メーザー合成マップ．破線は v = 2
メーザーが星を中心にリング状に分布していると仮定して目測で描いたもの (直径約 77 mas)．コントアレベル: v − 2
1.8, 8.8, 18, 44, 88, 128,158 Jy km s−1 beam−1, v = 3 0.04, 0.27, 0.53, 1.3, 2.6, 3.7, 4.6 Jy km s−1 beam−1 ．[32]
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図 3.6: WX Pscの J = 1 → 0 v = 2(緑), v = 3(赤)メーザー合成マップ． (ϕ = 0.28). 破線は v = 2メーザーが星を中
心にリング状に分布していると仮定して目測で描いたもの (直径約 77 mas)．コントアレベル: v = 2 1.8, 8.8, 18, 44, 88,
128,158 Jy km s−1 beam−1, v = 3 0.4, 1.9, 3.7, 9.5, 19, 26, 34 Jy km s−1 beam−1 v = 3 0.02, 0.11, 0.24, 0.57, 1.2, 1.6, and
2.1 Jy km s−1 beam−1 ．[32]
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図 3.7: R Leoの J = 1 → 0 v = 2(緑), v = 3(赤)メーザー合成マップ． (ϕ = 0.18). 破線は v = 2メーザーが星を中心
にリング状に分布していると仮定して目測で描いたもの (直径約 50 mas)．コントアレベル: v = 2 0.03, 1.6, 3.3, 16, 23,
28, 32 Jy km s−1 beam−1, v = 3 0.08, 4.1, 8.3, 21, 41, 58,70, 75 mJy km s−1 beam−1 ．[32]

3.5 考察
3.5.1 SiO v = 2, v = 3 (J = 1 → 0)メーザー相対分布と励起機構

　VLBI観測した長周期変光星 12天体のうち，v = 3メーザー合成マップが描けた 4天体には，
v = 2と v = 3メーザーの空間的・速度分布的相関が有るもの・無いものと，様々な描像が見ら
れた．
T Cepでは v = 2, v = 3メーザーの空間的・速度分布的に良く相関しているのが分かる．視線速
度分布から，それぞれ ∼1 km s－ 1 の速度範囲内にある −6 km s－ 1 と −4 km s－ 1 の 2つのメー
ザーフィーチャーがあり，それぞれの v = 2, v = 3メーザースポットは空間的に約 2 mas (0.3 au)
の範囲内でオーバーラップしている．Lockett et al. (1992), Soria-Ruiz et al. (2004), Desmurs et al.
(2014)らによる理論モデルより、T Cepの様に v = 2, v = 3メーザー領域が重なる場合は，line
overlappingによる励起と推察される．
　一方，W Hya, WX Psc, R Leoでは 2輝線のオーバーラップは見られず，v = 3メーザーの line
overlappingによる励起は生じていないと考えられる．この場合，エネルギー準位 5000 K以上を
要する v = 3メーザーは，衝突励起によってポンピングされたと考えられる．W Hya では、振
動エネルギー準位が高い v = 3メーザーの方が v = 2よりも中心星から離れた領域に存在してい
る描像がみられた．これは，星周では，定常的で穏やかなガスの放出ではなく，実際は脈動変光
に依存した瞬間的・局所的なガスの流れが衝突励起の要因となっている可能性がある．これは、
Gonidakis et al. (2013)による v = 1メーザーの長期監視観測でも確認されているように，中心星
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からのガス放出の流れと，一度放出されたガスが中心星の重力にって引き戻される流れなど，複
雑な星周ガス運動の存在が推察される．

4天体中 1天体でしか v = 2 (J = 0) → v = 3 (J = 1)の line overlappingは確認できなかった．
このことから v = 3への line overlappingは，酸素過多の長周期変光星の中でも，H2O分子から放
射される∼ 8.2µmの輝線が十分に存在する限られた星周物理環境が必要であることが推察できる．
　H2O分子からの∼ 8.2µm輝線の強度は，星周のH2O分子の密度・温度環境に影響される．そ
の物理環境の相違は，天体の特性 (星の質量，進化段階など)に依存するものと，星の脈動変光に
相関した変動する星周物理環境を要因とするものが考えられる．

3.5.2 v = 3メーザー励起機構と星の変光位相との相関性

前述の通り，v = 3への line overlappingが常時有効とならない要因の一つが，星の脈動変光に
伴った星周物理環境の変動である．ここでは，line overlappingが働く過程に注目し，励起機構と
変光位相との相関性について考察する。
line overlappingは下記の行程を経て効率的に働くと考えられる．

Step 1. 中心星の可視光光度曲線が極大に達する

Step 2. 中心星および (または)SiO分子領域よりも外側にあるダストからの赤外線放射が増加し，
H2O分子が励起され，H2O分子からの∼ 8.2µ m輝線の放射が増加する

Step 3. H2O分子からの 8.2025 µmの放射によって，SiO分子が v = 1 (J = 0) → v = 2 (J = 1)
に，8.23312 µmの放射によって，SiO分子が v = 2 (J = 0) → v = 3 (J = 1)励起される

Step 4. v = 3メーザーは v = 2メーザーの周りで増幅する

　観測された天体の変光位相をAmerican Association of Variable Star Observers (AAVSO)の可視
光光度曲線から求めた（表 3.1参照）．v = 2, v = 3メーザー合成マップが得られた T Cep, R Leo,
W Hyaのそれぞれの変光位相は，ϕ = 0.28, ϕ = 0.18, ϕ = 0.03である．
　W Hyaは Imai et al. (2010)と Oyama et al. (2016)でも 2回ずつ観測されており，それぞれの変
光位相を AAVSOの可視光高度曲線から求めたところ，ϕ = 0.11, ϕ = 0.22, ϕ = 0.69, ϕ = 0.74

であった。W Hyaで v = 2, v = 3メーザーの空間的・速度分布的相関が見られたのは、変光位相
ϕ = 0.22の時だけであり、その他の位相（ϕ = 0.03, ϕ = 0.11, ϕ = 0.69, ϕ = 0.74）では v = 3

メーザースポットが v = 2メーザースポットとオーバーラップするような描像は見られなかった．

　さらに，Desmurs et al. (2014)によって観測された R Leo, TX Cam, U Her, IK Tau（図 3.8参照）
についても同様に変光位相を調べたところ，それぞれ ϕ = 0.17, ϕ = 0.02, ϕ = 0.29, ϕ = 0.13

であり，いずれも可視光高度曲線の極大付近で観測されていた．特に TX Cam (ϕ=0.02)と U Her
(ϕ=0.29), IK Tau (ϕ=0.13)は v = 3メーザーと v = 2, v = 1メーザースポットが空間的に良く重
なっており，v = 3メーザーは line overlappingによって励起されたと推察される．R Leo (ϕ=0.17)
はスポット数が少なく中心星を中心としたリングが仮定できてないため，v = 3メーザーのオバー
ラップについて議論できない．表 3.2に各天体の観測された際の位相と line-overlappingの有無を
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示す．

　つまり，line-overlappingによる励起と推察されたのは，W Hya (ϕ = 0.22), T Cep (ϕ = 0.28),
TX Cam (ϕ = 0.02), U Her (ϕ = 0.29), IK Tau (ϕ=0.13)と，可視光光度曲線極大を過ぎた変光位相
ϕ = 0.0− 0.3の期間である．3.5.1で述べた line-overlappingの行程で提示したように，星からの
放射や暖められたダストからの赤外線再放射により，星周 H2O分子が励起され，∼ 8.2µ mの輝
線が増加するとすれば，可視光光度曲線最大から最小への至る時期に lien-overlappingが効率よく
働くと考えられる．脈動変光星における赤外線の位相が可視光の位相と比べて ϕ=0.1～0.2程度遅
れる [34][35] [42]。W Hyaについては，Zhao-Geisler et al. (2011）らによって，12µmの中間赤外
線と可視光の光度曲線には ϕ=0.15± 0.05の位相シフトがあることが示されており，赤外線光度
曲線が極大になる時期と我々が観測した line-overlappingが効率手に働く時期（ϕ = 0.22)）と一致
している．

このように異輝線のメーザー輝度相対分布から優勢な励起機構を判別し，光度曲線位相と励起機
構の関連性を調査した例は未だ数が少ないが，line-overlappingが働いた場合に生じる v = 2 J = 2

と v = 2 J = 1間および v = 3 J = 2と v = 3 J = 1間の反転分布の抑制は単一鏡観測でもみら
れている．Olofsson et al. (1985), Bujarrabal et al (1996)らにより、S型星に比べて酸素過多星では
v = 2 J = 2と v = 2 J = 1間の反転分布の抑制がいずれの光度曲線位相でも顕著に生じることが
示されている [30] [2]．つまり，v = 1 J = 0→ v = 2 J = 1への line-overlappingは位相に関係な
く有効である可能性がある．一方，v = 3 J = 2と v = 3 J = 1間の反転分布の抑制においては
Cho et al. (2007)によって調査された．彼らは酸素過多星と S-type星に対して v = 3 J = 1 → 0,
v = 3 J = 2 → 1メーザーを同時観測し，酸素過多星 TX Cam (ϕ = 0.96), R Aqr (ϕ = 0.82), R Cas
(ϕ = 0.05, 0.73, 0.80, 0.86), W Hya (ϕ = 0.47, 0.60, 0.67), R Leo (ϕ = 0.61, 0.66, 0.73, 0.76)のいず
れも v = 3 J = 2 → 1メーザーは検出されないことを示した．ただし，v = 3 J = 1 → 0メーザー
より高エネルギー準位を要する v = 3 J = 2 → 1メーザーが検出されたのは TX Camだけである
ため、その他の酸素過多星においては、反転分布の抑制ではなくメーザー強度が弱く検出が困難
であった可能性も残る．

v = 1 J = 0→ v = 2 J = 1への line-overlappingは位相に関係なく常に有効で，v = 2 J = 0→
v = 3 J = 1の line-overlappingは位相依存 (ϕ = 0.1− 0.3)を持っているのは，H2O分子から放射
されるそれぞれの∼ 8.2µm輝線の励起エネルギー準位の差 (∼ 1000 K)が影響している可能性が
ある．

今回の我々のVLBI観測では，T cep (ϕ = 0.28)において v = 2, v = 3メーザーの空間的・速度
分布的相関性を示し，v = 2 J = 0 → v = 3 v = 1の line-overlappingが有効であることを示した．
さらに，光度曲線と励起機構の相関性を調査し、v = 2 J = 0 → v = 3 v = 1の line-overlapping
が効率よく働くのは脈動変光星の赤外線強度が強くなる時期である可視光光度曲線最大から極小
に至る時期である可能性を示した．
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図 3.8: Desmurs et al.(2014)による R Leo, TX Cam, U Her, IK Tau J = 1 → 0 v = 1 (青), v = 2 (緑), v = 3 (赤)メーザー
合成マップ [14]
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図 3.9: Oyama et al.(2016)による J = 1 → 0 v = 1 (青), v = 2 (緑), v = 3 (赤)メーザー合成マップ．[33]

表 3.2: Stellar light-curve phase

Source name phase∗ phase at the minimum† line-overlapping‡ Observation date§ Period∥[day]
W Hya 0.11 0.50 2009 Feb 27−28# 390

0.22 Y 2009 Apr 11−12#

0.03 2012 May 21
0.69 2013 May 8∗∗

0.74 2013 May 27∗∗

R Leo 0.17 0.57 2009 Nov 13†† 310
0.18 2012 May 21

T Cep 0.28 0.46 Y 2012 May 22 388
TX Cam 0.02 0.47 Y 2010 Jan 31†† 557
U Her 0.29 0.56 Y 2011 Apr 17†† 404
IK Tau 0.13 0.50 Y 2011 Nov 4†† 470
∗観測時の変光位相.
† 光度曲線極小時の変光位相 (AAVSO)．
‡ Y: v = 3メーザーと v = 2メーザーの空間的オーバーラップがある．
§ 各天体の観測時の変光位相は引用文献の観測日とAAVSOデータをもとに算出した．#:Imai et al. (2010),

∗∗:Oyama et al. (2016), ††:Desmurs et al. (2014).
∥変光周期 ( AAVSO)．

48



第4章 R Leo, IK Tau星周のv = 3メーザー励起
機構と変光位相の相関性

4.1 観測目的
第 3章では，長周期変光星 6天体 (W Hya, R Leo, T Cep, TX Cam, U Her, IK Tau)について，位

相と v = 3 J = 1 → 0メーザー励起との関係性を調べた．いずれも酸素過多星であり変光周期が
約 300～550日の変光星であるが，メーザー励起の過程は星周ガスの分子密度や温度と密接に関
係している．そのため，個々の天体の星周ガスの特性によっては，3章で述べた line ovarlapping
と変光位相との相関性に当てはまらない可能性もある．本章では，R Leoと IK Tauの 2天体に対
しマルチエポック観測を行い，光度曲線が極大から極小，また極小から極大へと移り変わる中で，
いくつかの位相での v = 1, v = 2, v = 3 J = 1 → 0メーザーの相対分布から，2天体の個々のメー
ザー励起と変光位相との相関性を調査することを目的としている．

表 3.2に示す通り，IK Tauは変光位相 ϕ = 0.13の時に v = 3への line overlappingが有効に働い
ていると推察されるが，R Leoは変光位相 ϕ = 0.17, 0.18の 2回の観測でも line-overlappingが見
られなかった天体である．
表 4.1に天体のスペクトルタイプ，図 4.1に，可視光・近赤外・SiOメーザー光度曲線を示す．

表 4.1: Parameter of the target sorces

Source Spectral Type Mag. range (V) Period D(pc)
R Leo (Mira) M6e-M8IIIe-M9.5e 4.4−11.3 310 V 100
IK Tau (Mira) M6e-M10e 10.8−16.5 470 290
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図 4.1: 可視光・近赤外線・SiOメーザー光度曲線 [34]．

4.2 観測
2017年 1月から 2018年 1月にかけて，R Leo, IK Tauの 2天体に対し SiO v = 1, v = 2, v = 3

J = 1 → 0メーザーの VLBI観測を実施した．本観測は VERA共同利用観測 (VERA16B-119,
VERA117B-128)の一環であり，VERAと野辺山 45m望遠鏡 (NRO),鹿島 34m望遠鏡 (NICT34)(一
部のみ参加)を加えたアレイで実施された．観測天体情報及び解析状況を表 4.2に示す．

4.3 データ整約
データ整約には AIPS（Astronomical Image Processing System）と，Pythonスクリプトで AIPS

タスクの処理が可能な ParselTongue (鹿児島大学理工学研究科 今井裕准教授提供 [45])を用いて
行った．
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表 4.2: 観測天体情報および解析状況

Source name R.A. (J2000) Decl. (J2000) code Observation Date Phas Antenas† Status‡

R Leo 09h47m33s.48 +11◦25′14.2′′ r17022a 2017.01.22 0.62 M,R,O,N,K 終了
r17118b 2017.04.28 0.92 M,R,O,S,N 終了
r17151a 2017.05.31 1.02 M,R,O,S,N 終了
r17341b 2017.12.08 1.69 M,R,O,S,N 相関処理中
r18024a 2018.01.24 1.84 M,R,O,S,N 観測予定

IK Tau 03h53m28s.87 +11◦24′21.7′′ r17021a 2017.01.21 0.29 M,R,O,S,N 未解析
r17073a 2017.03.14 0.43 M,R,O,S,N,K 未解析
r17118a 2017.04.28 0.50 M,R,O,S,N 終了
r17341b 2017.12.08 1.02 M,R,O,S,N 相関処理中
r18024a 2018.01.24 1.07 M,R,O,S,N 観測予定

† 観測に参加したアンテナを示す．M:VERA水沢, I:VERA入来, O:VERA小笠原, S:VERA石垣島, N:NRO, K:
鹿島 34m

4.4 結果
2天体を各 5回の観測を実施しているが，本章ではデータリダクションの終了した R Leo 3エ

ポック (r17022a, r17118b, r17341b)，IK Tau 1エポック (r17118a)の結果について述べる．

4.4.1 R Leo

図 4.2,図 4.3,図 4.4に v = 1, v = 2, v = 3メーザーのトータルパワスペクトル (NRO取得デー
タ)，クロスパワースペクトル (NRO-VERA水沢局基線)を示す．

(1) r17022a (ϕ = 0.62)

v = 1, v = 2 (J = 1 → 0)メーザー及び 29SiO v = 0 (J = 1 → 0)のメーザーが検出されたが，
v = 3 (J = 1 → 0)メーザーは検出されなかった．v = 1メーザーのクロスパワースペクトルの
ピーク値はトータルパワースペクトルピーク値に比べて∼13%，同様に v = 2は∼16%であり，広
がったメーザーフィーチャーの一部が望遠鏡アレイの合成ビームで検出されたことになる．

図 4.5には v = 2メーザーの合成マップを示す．合成ビームサイズの長径が ∼7 masと大きく
なっているのは，NRO–VERA水沢基線以外でのメーザーフリンジの解がほぼ得られなかったため
である．図 4.6に v = 1,v = 2メーザーフリンジフィッティングによって得られた解 (遅延変化率)
を示す．NROでは観測時間全体に渡って解が得られたが，VERA局においては，入来局で∼1時
間の観測時間で解が得られたのみで，他のVERA局では解が得られなかった．得られたメーザー
フィーチャーは南北に連なった 1つのフィーチャーしか検出できず，中心星の位置を推定するこ
とができなかった．

(2) r17118b (ϕ = 0.92)

v = 1, v = 2 v = 3 (J = 1 → 0)メーザーのトータルパワーが検出されたが，v = 3メーザー
は∼500 mJyと非常に弱く，クロスパワーが検出されたのは v = 1, v = 2メーザーのみであった．
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v = 1メーザーのクロスパワースペクトルのピーク値はトータルパワースペクトルピーク値に比
べて∼30%，同様に v = 2は∼60%であった．

図 4.7に v = 1,v = 2メーザーフリンジフィッティングによって得られた解 (遅延変化率)を示す．
NROでは観測時間全体に渡って解が得られたが，r17022a同様VERA局においては，入来局で∼1
時間の観測時間で解が得られたのみで，他のVERA局では解が得られなかった．v = 1, v = 2メー
ザーともに σ5以上での合成マップが描けなかった．

(3) r17151a (ϕ = 1.02)

v = 1, v = 2 (J = 1 → 0)メーザーのトータルパワーが検出されたが，v = 3メーザーのトータ
ルパワースペクトルは検出されなかった．v = 1メーザーのクロスパワースペクトルのピーク値
はトータルパワースペクトルピーク値に比べて∼65%，同様に v = 2は∼75%であった．

図 4.8に v = 1,v = 2メーザーフリンジフィッティングによって得られた解 (遅延変化率)を示す．
r17022a, r17118bと異なり，NROで解が得られたのは 1時間程度であった．入来局で v = 2で∼4
時間，v = 1で ∼1時間の観測時間で解が得られたのみで，他の VERA局では解が得られなかっ
た．v = 1, v = 2メーザーともに σ5以上での合成マップが描けなかった．

4.4.2 IK Tau

(1) r17118a (ϕ = 0.50)

v = 1, v = 2 v = 3 (J = 1 → 0)メーザーのトータルパワーが検出されたが，v = 3メーザー
は∼400 mJyと非常に弱く，クロスパワーが検出されたのは v = 1, v = 2メーザーのみであった．
v = 1メーザーのクロスパワースペクトルのピーク値はトータルパワースペクトルピーク値に比
べて∼16%，同様に v = 2は∼35%であった．

図 4.11には v = 2メーザーの合成マップを示す．得られたメーザーフィーチャーから中心星の
位置を推定することができなかった．
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図 4.2: R Leo v = 1, v = 2, v = 3, v = 0 (29SiO)メーザートータルパワースペクトル (NRO受信データ)(左) /クロスパ
ワースペクトル (NROー VERA水沢基線)(右)．2017年 1月 22日観測 (ϕ = 0.62)．
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図 4.3: R Leo v = 1, v = 2, v = 3メーザートータルパワースペクトル (NRO受信データ)(左) /クロスパワースペクト
ル (NROー VERA水沢基線)(右)．2017年 4月 28日観測 (ϕ = 0.92)．
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図 4.4: R Leo v = 1, v = 2, v = 3, v = 0 (29SiO)メーザートータルパワースペクトル (NRO受信データ)(左) /クロスパ
ワースペクトル (NROー VERA水沢基線)(右)．2017年 5月 31日観測 (ϕ = 1.02)．
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図 4.5: R Leo v = 2合成マップ．2017年 1月 21日観測 (ϕ = 0.62)．Synthesized beam:7.32(mas) x 1.20(mas), Position
angle=−49.09(deg), contour levels: 0.06, 0.12, 1.2, 5.8, 8.1, 11 Jy km s－ 1 beam－ 1
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図 4.6: R Leo メーザーフリンジフィッティングによって得られた遅延変化率 (017 年 1 月 22 日観測)．上: v = 1, 下:
v = 2．NROでは全観測時間において解が得られた．入来局は，IF2(v=2)で１時間程度の観測データでフリンジフィッ
ティングの解を得られたが，IF3(v=1)では得られなかった．小笠原局，石垣局では IF2, IF3ともに解は得られなかった．
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図 4.7: R Leoメーザーフリンジフィッティングによって得られた遅延変化率 (017年 4月 28日観測)．上: IF2(v = 1),
下: IF3(v = 2)．NROの v = 2では全観測時間において解が得られた．入来局は，IF2(v = 2)で１時間程度の観測デー
タでフリンジフィッティングの解を得られたが，IF3(v = 1)では得られなかった．小笠原局，石垣局では IF2, IF3とも
に解は得られなかった．
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図 4.8: R Leoメーザーフリンジフィッティングによって得られた遅延変化率 (017年 5月 31日観測)．上: IF2(v = 1),
下: IF3(v = 2)．NROでは 1時間弱のみで解が得られた．入来局の IF2(v = 2)で 4時間程度，IF1(v = 1)で 1時間程
度の観測データでフリンジフィッティングの解を得られたが，IF3(v = 1)では得られなかった．小笠原局，石垣局では
IF2, IF3ともに解は得られなかった．
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図 4.9: IK Tau v = 1, v = 2, v = 3メーザートータルパワースペクトル (NRO受信データ)(左) /クロスパワースペクト
ル (NROー VERA水沢基線)(右)．2017年 5月 31日観測 (ϕ = 0.50)．
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図 4.10: IK Tauメーザーフリンジフィッティングによって得られた遅延変化率 (017年 4月 28日観測)．上: v = 2,下:
v = 1．NROでは全観測時間において解が得られた．小笠原局は IF2(v=2)のみ，入来局は，IF2(v=2),IF1(v=1)で１時
間程度の観測データでのフリンジフィッティングの解を得られた．石垣局では IF2, IF3ともに解は得られなかった．
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図 4.11: IK Tau v = 2合成マップ．2017年 4月 48日観測 (ϕ = 0.50)．Synthesized beam:2.16(mas) x 0.66(mas), Position
angle=−30.84(deg), contour levels: 0.08, 0.85, 1.7, 8.5, 12, 16 Jy km s－ 1 beam－ 1
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4.5 考察
4.5.1 R Leo

[メーザースペクトルの変化]
変光位相 ϕ = 0.62の観測時の v = 1, v = 2メーザートータルパワーのピーク値が，150 Jy, 91 Jy
であるのに対し，ϕ = 0.92, 1.02の観測では，v = 1メーザートータルパワーピーク値がが 160 Jy,
163 Jy, v = 2メーザートータルパワースピーク値が，452 Jy, 428 Jyとなっている．v = 2メーザー
が可視光光度曲線極大付近で，増大しているのに対して，v = 1メーザーではほとんどピーク値
の強度変化がない．また，v = 2メーザー強度が，33日間 (ϕ = 0.92→ ϕ = 1.02)でほぼ変化して
いないのに対して，v = 3メーザーは ϕ = 0.92でのみ検出された．

図 4.12に 2012年から 2017年にかけて取得した v = 1, v = 2, v = 3メーザートータルパワース
ペクトルピーク値と可視光強度曲線を示す．データはVERA入来局の単一鏡観測で得られたもの
と，VERA+NROを用いたVLBI観測で得られたNROで取得されたデータを合わせて表示してい
る．
　 2017年以降に注目すると，v = 2メーザーは可視光光度曲線と非常に良く相関が有るが，v = 1

メーザー強度は，可視光光度曲線の極小/極大の間で大きな変化は見られない．また，v = 3メー
ザーにおいては，2017年以降の光度曲線極小から極大へ移る期間では ϕ = 0.92で検出されたのみ
である．一方，光度曲線 1サイクル前の 2016年 5月 (∼ ϕ = 0.8)では，可視光強度や v = 1, v = 2

メーザー強度が弱い時期にも関わらず，v = 3メーザーが検出されている．これらのことから，R
Leoは v = 3メーザー強度と可視光光度曲線の相関性は弱いと考えられる．

[v = 3メーザー励起]
変光位相 ϕ = 0.92で v = 3メーザーが検出されたが，v = 2, v = 3メーザーの合成マップが得ら
れず空間分布の比較ができなかったため，v = 2 (J = 0) → v = 3 (J = 1)への line-overlappingの
有効性を確認することはできなかった．
また，line-overlappingが，星周ダストからの中間赤外線放射強度が強くなる時期 (可視光光度曲
線極大から極小)に効率的に働くと考えると，その時期に v = 3メーザー強度も増強すると推定さ
れるが，本観測では，ϕ = 0.92で検出された v = 3メーザーが ϕ = 1.02では検出されなくなって
いる．この結果からもこの時期に line-overlappingが効率的に働くという傍証は得られなかった．
これらのことから，R Leoは変光位相に関わらす line-overlappingが生じない可能性がある．

VERA共同利用観測 (VERA117B-128)では，2017年 12月 8日および 2017年 1月 24日にも観
測を行っている．前述した観測の R Leoの位相 (ϕ = 0.62, 0.92, 1.02)に加え，2サイクル目の位相
ϕ = 1.69, 1.84でのデータが得られることから，サイクル間の描像の相違を調査することができる．

[メーザーフィーチャー]
r17118b(ϕ = 0.92)では v = 1, v = 2メーザーともに，NRO-VERA水沢局基線のクロスパワースペ
クトルピーク値で∼100 Jy, ∼300 Jyと非常に強い強度で検出できているが，SNR 5σ以上での合成
マップが描けなかった．図 4.7に示す通り，最も基線長の短いNRO-VERA水沢局以外のVERA3
局のメーザーフリンジの解がほとんど得られなかったためであるが，これはメーザーフィーチャー
が広がっており，長い基線長でのメーザー検出が難しいくなっていると考えられる．
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図 4.12: R Leo v = 1(青), v = 2(緑), v = 3(赤) メーザートータルパワースペクトルピーク値および可視光光度曲線
(AAVSO)．●:VERA入来局単一鏡観測による取得データ,■:VERA+NRO VLBI観測時の NRO取得データ,×:非検出．
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4.5.2 IK Tau

データ解析が終了している観測コード r17118aについて述べる．
可視光光度曲線極小期 (ϕ = 0.50)の観測であるが，v = 3メーザーがトータルパワースペクトル
で∼400 mJyと微弱ながら観測された．しかし，v = 3メーザーの合成マップが得られず空間分布
の比較ができなかったため，v = 2 (J = 0) → v = 3 (J = 1)への line-overlappingの有効性を確認
することはできなかった．

r17118aの観測では，NROに加えVERA3局でメーザーフリンジフィッティングの解が得られた
こともあり，UVカバレッジも比較的良く v = 2メーザー合成マップ (図 4.11)を得ることができ
た．一方，v = 1メーザーで SNR 5σ以上で合成マップが得られなかった．これは v = 1メーザー
のトータルパワーが v = 2メーザの∼ 50 %程度と強度が弱いため，VERA小笠原，石垣ではまっ
たくメーザーフリンジ解が得られず十分な UVカバレッジがとれなかったためである．

共同利用観測 (VERA16B-119, VERA117B-128)では，解析が終了した r17118a(ϕ = 0.50)に加
え，4回の観測 (ϕ = 0.29, 0.43, 1.02, 1.07)を行っており，可視光光度曲線の極大から極小へ移り
変わる期間や極大付近での観測データ取得されている (一部は観測が予定されている)．これらの
観測データの解析を進めることで，IK Tauのメーザースペクトル強度の変化およびメーザー分布
の描像の移り変わりを調べることができる．
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第5章 総括

本論文では，漸近巨星枝段階にある酸素過多の長周期変光星で検出される一酸化珪素 v = 1,
v = 2, v = 3 J = 1 → 0メーザーの相対分布から，それらの最も優勢な励起を判別し，優勢な励
起機構と脈動変光の位相との相関性について調査した．

第 3章では，酸素過多の 12の長周期変光星に対しての v = 2, v = 3メーザーの VLBI観測を
行い，4天体で 2輝線の合成マップを得ることができた．4天体のうち v = 2, v = 3メーザーの
空間的・速度分布的相関を有したのは T Cep (ϕ = 0.28)のみで，他の 3天体W Hya(ϕ = 0.03), R
Leo(ϕ = 0.18), WX Psc (位相不明)で相関は見られなかった．相関の見られた T Cepでは，v = 2

(J = 0) → v = 3 (J = 1)への line-overlappingが優勢な励起機構であると考えられる．このよう
に，v = 2 (J = 0) → v = 3 (J = 1)への line-overlappingは，常にどの天体でも生じている励起で
はないということが分かる．

line-overlappingはその過程から，星周ダストからの∼8µmの中間赤外線の強度が増大するとき，
効率よく働くと考えられることから，赤外線強度が強くなる時期 (可視光光度曲線の極大から極小
に移り変わる時期)に v = 2, v = 3メーザー相対分布の相関が見られる可能性がある．
　本観測に加え，Imai et al.(2010)[22], Desmurs et al.(2014)[14], Oyama et al.(2016)[33]で観測され
た天体の v = 2, v = 3メーザー相対分布と脈動変光の位相との相関関係を調査した．
　表 3.2に示す通り，v = 2メーザーと v = 3メーザースポットの重なりが見られ，line-overlapping
が優勢な励起であると推察される天体の位相は ϕ=0.0-0.3であった．これは，脈動変光星における
赤外線の位相が可視光の位相と比べて ϕ = 0.1 ∼ 0.2程度遅れることと齟齬が無い [35]．

しかし R Leoにおいては，ϕ = 0.17, 0.18で観測されたが，v = 2, v = 3メーザーのオーバー
ラップは見られなかった．第 3章で調査した酸素過多の変光周期が 300∼550日という変光星のな
かでも，個々の天体の星周ガスの特性によっては，line-overlappingと変光位相との相関関係がな
い可能性がある．第 4章では，ϕ = 0.17, 0.18で相関が見られなかった R Leoと ϕ = 0.13で相関
が見られた IK Tauに対しマルチエポック観測 (5回観測)を実施した．

R Leoでは，変光位相 ϕ = 0.62, 0.92, 1.02で観測した結果，v = 3メーザーは ϕ = 0.92のみで
検出されたが，非常に微弱で (∼600 mJy)あった．v = 2, v = 3メーザー合成マップを得ることが
できずメーザーの空間分布の比較ができなかったため，line-overlappingの有効性を確認すること
ができなかった．
また，2012年から 2017年にかけて取得した v = 1, v = 2, v = 3メーザーのトータルパワースペ
クトルピーク値と可視光光度曲線を比較したところ，R Leoは v = 3メーザー強度と可視光光度
曲線の相関性は弱いと考えられる．さらに，ϕ = 0.92で検出された v = 3メーザーが ϕ = 1.02で
検出されなくなっている結果からも，v = 3メーザーの励起と変光位相との相関関係は得られな
かった．
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　これらのことから，R Leoでは変光位相に関わらず v = 2 (J = 0) → v = 3 (J = 1)への line-
overlappingが生じない可能性がある．

IK Tauについては，ϕ = 0.50の観測しか解析が完了していないため，メーザー分布の描像の
変化が得られていないが，今後他の 4エポック (ϕ = 0.29, 0.43, 1.02, 1.07)の解析を進めることで，
可視光光度曲線の極大から極小へ移り変わる期間や極大付近でのメーザー相対分布の移り変わり
が得られると期待される．

第 3章および第 4章で述べた VLBI観測から，酸素過多の長周期変光星では，変光位相 ϕ =

0.0− 0.3において，v = 2 (J = 0) → v = 3 (J = 1)への line-overlappingが発現する傾向があるが，
R Leoのように位相に関わらす line-overlappingが発現しない天体も存在することが示された．

本研究で示したように，SiOメーザー多輝線の VLBI観測から多輝線のメーザー相対分布の時
間的変化を捉えることは，脈動変光に伴う星周物理環境の変化を捉える有効な手段となる可能性
がある．しかし，第 4章の R Leoの観測で見られたように，星周メーザーフィーチャーが広がっ
ている場合，長い基線長ではメーザーフリンジフィッティング解が得られず，UVカバレッジが十
分でなく合成マップが描けないという結果になった．VERA+NROのアレイでは非常にコンパク
トで強いメーザースポットのみしか検出できないためである．今後，変光位相と励起機構の相関
についての統計的考察を行うためには，様々な周期特性を持った天体の観測が必要であり，淡く
広がったメーザーフィーチャーも検出できるアレイが求められる．そこで短基線長をもつ KaVA
（日韓合同 VLBI観測)は一つの有効なアレイになる可能性がある．
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付録

NRO45m新局位置を用いたデータ解析
図 1に 2012年 5月 21日観測 VERA+NRO45mデータの再遅延追尾解 1を示す．左が NRO45m

旧局位置を使用したもので，右がNRO45m新局位置を使用した解析結果である．VERA 4局は新
／旧で局位置が変わってないので解析結果にも変化がなく，NRO45mの解析結果（ライトブルー）
だけが大きく変化しているのが分かる．
この観測データにはRS Vir, V4120 SGR, T Cep, WX Pscの 4天体のデータ含まれるが，天体によっ
て新／旧の変化量も異なっている．T Cepでは新／旧の変化量は小さく，その他の赤緯の低い 3
天体は新／旧の変化が大きいことが図 1から分かる。表 1に各天体の赤経赤緯を示す．式 (2.9)に
示すよう基線ベクトルとアンテナ光軸（phase-tracking center）の内積が遅延残差に影響を与える．
によっては，NRO45m局位置誤差によるメーザースポット位置決定誤差が大きくなると考えられ
る．

表 1: R.A. (J2000) & Decl. (J2000).

Source name R.A. (J2000) Decl. (J2000)
WX Psc 01h06m25s.99 +12◦35′53.4′′

RS Vir 14h27m16s.39 +4◦40′41.1′′

V4120 Sgr 18h03m56s.53 −20◦19′00.5′′

T Cep 21h09m31s.78 +68◦29′27.2′′

　図 2には新／旧局位置を用いた校正天体フリンジフィッティング後の解を示す．校正天体は
3天体（NRAO530, J2202+42, J0423-01）あり，メーザー源観測の合間に約 40分間隔に 1回観測
している．AIPSによるデータ解析では、この校正天体を用いて群遅延残差、フリンジ位相残差，
バンドパス補正を行う．
　図 2から新局位置を使用した場合，異なる校正天体間のギャップが減少し線形性が改善してい
ることが分かる．

T Cep
　図 3に新／旧NRO45m局位置を用いたv = 2, v = 3メーザー合成マップを示す．VERA+NRO45m
データ（DIR1000系データ）を用いて phase-referencingを行っているので，NRO45m局位置誤差
を起因とするメーザースポットの位置決定誤差が含まれることになる．新局位置を使用した場合，

1三鷹相関器ではアンテナ局位置情報からあらかじめ既知の幾何学的郡遅延を差し引いて相関処理を行う．ところが
この郡遅延追尾モデルに不具合があるため，三鷹相関器での相関処理後のデータに，再遅延追尾解として AIPS上で解
析し直さなければならない．
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v = 3メーザースポットが v = 2メーザースポットに対し相対的に東北方向に 3-4 masシフトした．
　図 4に一部のメーザースポットを拡大した図と視線速度分布を示す．拡大した箇所は視線速度
が −4 km s−1 をもつメーザースポットであり，line-overlappingによる励起の場合，v = 2, v = 3

メーザースポットが重なると予測されるスポットである．新局位置を使用した場合は，位置誤差
は 1 mas程度に改善されたが，完全に重なるまでには至っていない．ただし，広がったメーザー
フィーチャーに対してアンテナ合成ビームサイズが小さい場合，明るいメーザースポットしか撮
像できず、完全に重ならないことは容易に起こる．

WX Psc
　図 5にVERA単独データで phase-referencingを実施した合成マップ（左図）と，旧局位置を採
用したVERA+NRO45mデータで phase-referencingを実施した合成マップ（右図）を示す．VERA
2-beam受信システムを用いたアストロメトリの結果から，唯一検出された 1つの v = 3メーザー
スポットは，最も明るい v = 2メーザースポット（座標原点）からR.A.方向に 8.6 mas, Decl.方向
に 12.2 masシフトした位置にある（位置決定精度は 50μ as程度）．一方，VERA+NRO45mデー
タを採用した場合の v = 3メーザースポットは、アストロメトリの結果と比べて 20 mas以上離れ
ている。NRO45m局位置誤差が大きく，phase-referencingによる位置決定に大きな影響を与える
と考えられる．
　図 6には VERA単独データでの合成マップ（左図）と、新局位置を採用した VERA+NRO45m
データでの合成マップ（右図）を示す。旧局位置採用の場合と比較して，v = 3メーザーが 15 mas
程度シフトし位置誤差は改善したが，まだ 5 mas以上残っている．

NRO45m局位置の再測定
　前述した通り、新局位置においても数十 cmの誤差が含まれている可能性がある．この誤差がWX
Pscのような赤緯の低い天体の phase-referencingの信頼度を下げている。本研究において，v = 2,
v = 3メーザースポットの相対分布を検討するには，メーザースポットの広がり（～1 mas）より
も良い位置決定精度を要する．位置決定精度を 1 mas以下にする場合，NRO45m局位置誤差は 10
cm程度に抑えなければならない．
　このような状況を踏まえ，2014年 11月に鹿児島大学今井裕准教授らによって局位置の再測定
が行われた。GPS計測に加え，GPS計測ポイントとアンテナAz/El交軸間の位置測定（三角測量）
も行われた．この測定から得られた局位置が下記である．

X=−3871025.4987 m, Y=3428107.3984 m, Z= 3724038.7361m

第４章で述べた 2017年に実施した IK Tau, R Leoのマルチエポック観測では上記の局位置を使用
している．
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図 1: 2012年 5月 21日観測データの再遅延追尾解．ライトブルー：NRO45m,赤：水沢,緑：入来,青：小笠原,ピンク：
石垣。観測天体は RS Vir, V4129 SGR, T Cep, WX Pscの 4天体．

図 2: 郡遅延残差解．上：NRO45m旧局位置,下：NRO45m新局位置
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図 3: T Cep v = 2, v = 3メーザー合成マップ比較．左：NRO45m旧局位置,右：NRO45m新局位置

図 4: T Cep v = 2, v = 3メーザー合成マップ比較（拡大）および視線速度分布．左：NRO45m旧局位置,右：NRO45m
新局位置
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図 5: WX Psc v=2, v=3メーザー合成マップ比較。左：VERA単独データ,右：VERA+NRO45mデータ（旧局位置）

図 6: WX Psc v=2, v=3メーザー合成マップ比較。左：VERA単独データ,右：VERA+NRO45mデータ（新局位置）
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