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VERAによる星の質量測定の可能性

大西浩次

M e a s u r e m e n t  o f  S t e l l a r  m a s s  b y  V E R A

Kouji OHNISHI

DuetothedevelopmentorHighaccuracyAstrometry,thepositionalsh批orQSOduetogravitational
denectionoflightwillbedetectable.Weshowedthatitisfeasibletomeasurethemassofsinglestarby

observingthevariationofgravitationaldenectioncasusedbytheorbitalmotionoftheEarth.Forastars

withinlOOpcwithanappropriat,ebackgroundsourceBachasaQSOwithin1arcsecond,theirmasscanbe

determinedbymeasurlngthedenect.ionshiftwiththeaccuracyoflOmicro-arcsec.Ontheot.herhand,
inthecasethatrelativeangulardistancebetweenstarandQSOsisknownbytheotherobservation,the

massofstarcanbedeterminedbymeasuringtheshiftofgravitationaldeRectionoflightWeshowthe

feaBibletomeasurethemassofsinglestarbyVLBIExplorationofRadioAstrometry(VERA)andwe

sllOWthegeneralprobabilityoftheexistenceorcandidatestarsandthelistorsamecandidatestarsup

tonow.Inthefuture,almostallstarswithinlarcISeCOndfromtheQSOsbecomet.hecandidatestars
usingahigh accurateandamassivescaleddatafromasatellitesuchasGAIA.Thereforeweproposethat,

QSOswithnearbystarsshouldbemonitoredfordetectionofgravitationallenseffectfortodetectthe

gravitationallenseffectduetostarsandMACHOsandthemeasurement.ofstellarmass.

キーワード:gravitationallens,gravitationaldeflection,stellarmass,MACHO,VERA,Interferometor

1. はじめに

現在の時間･空間の観測精度の向上はめざましいも

のがあり.時系や基準座標系の精度の向上とともに.

重カレンズ効果のような小さな効果も計測可能になっ

てきた.現在 電波干渉計の分野では.VLBI技術の

進展により100マイクロ秒角を切る精度が達成されて

いる (Lestradeetal1992).また.光学干渉計の

分野では,1990年代に入って著しい技術的進展によ

り.接近した星の離角精度は数10マイクロ秒角が達

成されつつある(Shao良Colavita,1992;Peterson,et

al.1996).また 欧州宇宙機関が打ち上げた位置天文衛

星Hipparcosの観測では,12万個の星の離隔を1mas

の精度で測定し,今後さまざまな解析が期待されてい

る(Perrymanetal.1997).たとえばHipparcosの

観測から得られた12万個に及ぶ星の位置測定のデー

ターより距離指標に使う変光星の距離がずれていたこ
と.その結果.宇宙年齢より古い星が有るという理論
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と観測の矛盾に解決の糸口を与えている(Perryman

etal.1998).このように,精密位置計測によって従

来より精度が単にあがったのみならず.いままで見え

なかった現象が検出できるようになると期待できる.

現在 次世代の観測計画がいくつも計画されている.

そのキーワードは.｢2000年代に10マイクロ秒角の狭

角度(narrowangle)位置天文掌 2010年代枕 10マ

イクロ秒角の広角度(wideangle)位置天文学と数マ

イクロ秒角の狭角度位置天文草 さらにはサブマイク

ロ秒角の位置天文学を目指す｣である.

いま,10マイクロ秒角を切る位置天文学がいく

つかはじまる.電波干渉計では,日本のVERA (

VLBIExplorationofRadioAstrometry)project

が1999年よりスタートし,2000年より建設が開始

している(VERA HP).光学干渉計の分野では.也

上装置としては.Keck干渉計が.NarrowAngleで

20FLaSの精度をめざし(RECKHP),位置天文衛星で

は.NASAのORIGINS計画の先駆けとして.光学

干渉計衛星SIM計画が.WideAngleで4FLaS,Nar-

rowAngleで1FLaSの精度を目指している(Peterson,
etal･1996,ORIGINSHP,SIMHP).さらに.2010
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表 1 地上スペースでのAstrometry干渉計の精度
の進化 :( )はNarrowangleでの精度

OntheGround
RBdio 0ptical
～40J▲aS
(VLBA)

～10pas
(VERA)'
-lpas
(VERAII7)

～10000ILaS
(MARKIll)
～50 lLaS
(PalomarTestbedI)
～(20)FLaS
(Ked(Interferometory)

ⅠntheSpace
Year Radio Optical

1990,2000_20052005-20102010- -sub一mas -10000fJaS

(VSOP) (Hipparcos)
-50〃as

(VERA) (DⅠVA&FAME)
～sub-mas ～4(1)lLaLS
(VSOPⅠⅠ) (SⅠM)
--1pas ～10pas
(VERAⅠ17) (GAⅠA)

-subfJaS

年代には,次世代天休位置衛星GAIA(GAIAHP).

NASAのORIGINS計画の次世代衛星TPF,LP,IF

など 生命の在る惑星探査のために.sub-pasの精度

を持つ大型衛星計画がある.また.月面でのマイクロ

秒角からサブマイクロ秒角の観測精度を目指す装置の

計画が提案されている.

このような 精密位置計測によって従来の測定精度

で見えなかった新しい発見が期待できる.本論文では.

位置の測定精度が10マイクロ秒角を切ったとき.節

しく見えてくるもの,-ここでは,重カレンズを中心

に- レンズ天体の検出と,その星の質量を測定する

と言う観点から検討してみる.

2. 星の質量測定

星の質量は,天体物理学における最も基本的な物理

量の一つである.しかし.その測定はきわめて難しく,

また,ニュートン力学内では,単独で存在している

星の質量を測定する事は原理的にできず.連星の解析

により数十個の連星の質量が決まっているにすぎない

(Popper1980;Anderson1991).一九 通常の星に

よる重カレンズ効果はきわめて小さいが.星の質量に

比例するので+.重カレンズ効果の計測から.原理的に

は星の質量が決定できるはずである.星による時空の

歪みの大きさは.だいたい.10FLaS以下で見えてくる.

これまで.このような小さな時空の歪みは測定できな

いだろうと考えられてきたため.最近まで詳しい考察

が行われなかった しかし.竃貯F渉計や光干渉計の著

表 2 PrincipleofMassmeasurement

Newtonian Relativity
Gravit.ationalLenseffect

Sigle testparticle (1)Microlensing
(2)Lightdeaection
(3)Timedelayoflight

Binary Keplermotionperturbation Microlenslngetal.

しい技術進歩･革新によって.近い将来 これらの時空

の歪みの検出が可能になると考えられはじめた 以菰

我々坑 天体の位置測定の精度が10pasの分解能にな

ると.銀河系内の星による重カレンズ効果が測定可能

になり始めること,およU.その応用として,単独星

の質量汎定の原理を導き.(Hosokawaetal.1993)銀

河系にダ-クマター候補天体 MassiveAstrophsical

CompactHaloObjects(MACHOs)の検出可能性

を検討した (011nishi1995,1999,2001).

今年 (2000年).我々の検討の結果を検証できる

能力のある電波干渉計一 新しいVLBI(VeryLong

BaselineInterferometer:超長基線干渉計)技術を

使った精密位置hrJ定用電波干渉計VLBIExploration

ofRadioAstrometⅣ(VERA)-の建設が始まった.

VERAとは,国立天文台を中心に進められているAs-

trometry(位置天文学)用電波干渉計で 口径20mの

電波望遠晩を日本列島の4ヶ所 (水沢 鹿児島 小笠尻

石垣)に設置し.これら4つの望遠鏡をVLBI電波干

渉計とすることで 口径2000kmの電波望遠鏡に相当

する分解能を得ることができる.さらに相対VLBIと

いう手法を採用することで.大気による電波遅延の揺

らぎ (電波シ-インの を取り除き,10pasの分解能

を目指している.このVERAで玖 これまでより100

倍高い分解能で銀河系内のメ-ザ-源の位置と運動が

決定できるので,系外銀河系基準座標系(McCartby

1996)を基準として.銀河系内天体の動力学が始めて

決定できる(Sasaoetal,1993,1994,1997).2000年

よりアンテナの建設が始まり,2003年にフア-スト

フリンジ.2004年より科学観測が始まる予定である.

VERAの建設が始まったいま.もう一皮 VERAに

よる重カレンズ検出,質量軌定の可能性を検討する.

3. 重カレンズ効果

銀河系内天体(恒星やMACHOs)の質星測定や検出

の可能性として.いくつかの重カレンズ効果(Schnider

etal.1992)を使った方法が提案されている.

(1) 背景光源の光を集めるマイクロレンズ現象:Mi-
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図 1 GravitationalLensGeometry

4･ マイクロレンズ現象(MicrolensiI噛)

(2) 背景光源の光を曲げる重力位置偏向効果:GTaV-

itationalDe且∝tionofLight.

(3) 背景光源からの光の伝搬を遅らす重力時間遅延

効果･･GravitationalTimeDelayofLight.

このうち.(1),(2)は章を改めて説明する.(3)の

GravitationalTimeDelayは,重力場における電波

0扮 伝搬時間の遅れの汎定によるレンズ天体の質量
測定法である.伝搬遅延の測定できる現象として.太

陽によるシャピロ遅延以外に,パルサーのパルスの伝

搬時における視線方向内の重カレンズ源により遅延効

果をパルサータイミング観測で検出する事が提案され

ている(Ohnishieta1.1995)これらの原理で星の質

量が決定でき,かつMACHOのような天体を検出す

ることも可能であることが示されている.

これらの効果は,いずれも,背景の光源S.重カレ

ンズ天体p.観測者0が.きわめて良く-直線上に並

んでいるような状況で起きる(Fig.1参照).

光源Sからの光札 重カレンズ天体Pにより曲げら

れ 観測者0に到着する.重カレンズ効果における特

徴的な角度スケ-ルは,アインシュタイン (リンの

角βEである(Einstein1936):

oE - (竿筈諾)1/2
0.9mas(
At
Mo)1/2
･[10kpc(嘉一去)]1′2 (1,

ここで 〟 はレンズ源の質量 かβは観測者から
背景光源までの距艶 βは観測者からレンズ源までの

距離である.

マイクロレンズ現象とは,レンズによる増光現象で

あり,その増光量Aは.βとOEの比 u-β/GEの
関数として.

A=
u僻

(2)

である(Paczynski1986).いま,衝突パラメーター

が大きくなると

A-1～u-4 as u>1, (3)

と減少する.それ故 この様な重カレンズによる増光

が起きるの札 背景ラ物 S.レンズの(視線方向の)ア

インシュタイン角以内の帯域に存在するきわめて限ら

れた時である.この事より.マイクロレンズのoptical

deptllは.

丁 -/

- /

dDdMn(M)打(DβE)2

dDpq
(

4GD(Ds-D)

C2 Ds

と表せる･ここで p-JdMn(M)である.良く知ら

れているように,レンズ源がMACHO,光源がLMC

の場合 このopticaldepthのオーダーは,10-6-

10~7 であり.レンズ源がdiskstarorbulgestar

,光源がbulgestarの場&.それぞれ10-7 と小さ

い.それゆえ.マイクロレンズ現象の起きる確率は.

10~6-10~7ほどで.マイクロレンズ探査において

は,106- 107 の星の光学モニターが必要である

(Paczynski1986).

マイクロレンズの特徴的な時間スケールiMLは,

βE
tML ～ -

〃

-o･5叩(芸)1′2
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図2 Impactparameterandmicrolensinglightcurve
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図 3 △β

･(孟)~1′2(1-芸 )1′2
x(S )1/2 (5,

である.ここで,FLは固有速度であり, vtは,横断

速度 vt-Dpである.マイクロレンズを特徴づけ

るパラメーターは,4つある.レンズの距離,光源の

距離 G5常は知っていると仮定),レンズの質量 レ

ンズの固有速度.衝突パラメーターである.光度観測

からは,増光量 AよりPmin/CE.イベント時間

te- ELM -OE/p の2つの量しか決まらない.す

なわち.測光観測のみでは,4つの縮退を完全に解く

ことはできない.それ故.レンズの質量の推定には,

通常.適当な銀河モデルを採用し.レンズ源の距離

と固有運動 磁至度)を推定する.MACHOグループ
によるLMC方向のマイクロレンズ探索の2年間の結
果は.11個のマイクロレンズを発見し.そのイベン

ト時間より,レンズの質量が 0.5〟Oと結論している

(AIcocketal.1997).この結果枕 ダークハロー天休

MACHOの候補天体が褐色わい星でない事を意味して
いる.無鞄 質量推定に使った仮定による問題もある.

30 40 50

V.S.β

一方 マイクロレンズの精密な測光観測で 光源のサ

イズ効果を使って,固有運助を決定したり,レンズが

連星の場合札 4つのパラメーターの縮退を解くこと

ができる事が知られている(Could1996;Paczynski

1996,etal.).これらによって,レンズの質量が決定

できるかも知れない.しかし,opticaldeptllがきわ

めて小さいと言う困難さは,相変わらず大問題である.

5. 重力偏向(gravitational

deaection)

銀河重力場による背景QSOの像の変形(～ arc-

second)と異なり,恒星による背景光源の位置のずれ

(偏向)(～10parc-second)はたいへん小さいので

実際にそれを検出することは不可能であろうと考えら

れてきた.しかし,今日の干渉系技術の進展により,

これらの測定の可能性が出てきた.

Fig.1の状況を考える.光源Sからの光は,重カレ

ンズ天体pにより曲げられ 観担上着0に到着する.こ

のとき.観測者0からSを見ると,SとPの見かけの

離角が刃祭の離角より大きくみえる.いま,光源Sは,

系外銀河(QSO)を想定する.レンズ源までの距離こ
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図4 Deteetionofgravitationalslli氏ofposition

ofQSO
の見かけの離角をβ.Pによる重力位置偏向効果が無

視できる時め離角をβとすれば.

O-p･(% & ) (6)

と表される(Refsdal1964,Schnideretal.1992).そ

れ故 βが測定可能畳でないので 単一の0の汲淀だけか

ら,曲がった角度 (重力位置偏向)△0-4GM/C2DO

が決まらない.しかし,この重カレンズ効果による位

置偏向は,分散性のあるレンズと同様の性質を持って

いる.すなわち.衝突パラメーターが小さいと大き

く曲がり (離角が大きくなる),衝突パラメーターが

大きいとあまり曲がらない (離角がほとんど変化しな

い).そこで もし,レンズの固有運動などによる衝突

パラメ-タ-の変化が推定できれば,実際の離角の変

化との差として.重力位置偏向 △β が決定できる

(Chollet1979;Kovalevskyetal.1986).実際 銀河

系内の天休の固有運動は (銀河に比べてはるかに)大

きいので 観測期間 (数年から数十年)内で.レンズ

の固有運動による離角の変化が観銀河能である.Fig.3

より,重力位置偏向の検出には,βE 以上の測定精度

が必要であることがわかる.

さて.β>> βEの時.△βは

･O-普 -(箸)×oE-芳 (7,

である.ここで.Rsはシュワルツシルド半径であり.

Rs-3kn (M/Mo)である.Fig.4のように.固有運
動による相対離角のモニターによって.重力位置偏

向が測定可能である.ここで.位置のずれの検出限界

(detectionlimit-観測精度)をOdlとしよう.そうす

81

れば.

odE<箸 - β< 語 -(a)oE (8,

より,重力位置偏向のopticaldepthqdlは,

qm - /dDdMn(M,汀(増 )2

- (a)2T (9,

となる.OdLの高い観測装置(VERA,OpticalInter-

ferometers,etal.)があれば.(OE/OdL)OE≫OEよ

り.位置偏向の測定可能額域がマイクロレンズの観測

可能額域よりはるかに大きくなる.ここで,検出限

界OdlをFYIOFLaSとし.レンズを恒星(diskstar&

bulgestar;OEF51000FLaS)とすれ拭 opticaldepth

qsは.オ-ダ-10-3-10~4であり,レンズ源を

MACHO(OEFY300FLaS)とすれば,opticaldepth

qmは.オーダー10~4である.一方.レンズ効果の

特徽的時間のスケールIGDは,

tGD～(語×oE)/vl-(詰)×iML (10)
である.いずれにしても.マイクロレンズの場合に

比べて,3.4桁大きい事に注目してほしい(Ohnishi

1995).これらより.多くのQSOや系外銀河は.銀

河系内の天体によって.重力位置偏向を受けて揺らい

でいると期待できる.このことは,系外銀河系基準座

標系の精度限界,あるいは劣化があると考えられる.

Hosokawaetal.(1997)は,系外銀河系は,オーダ一

致10FLaSで揺らいでおり.その時間スケ-ルは数10

年であること,銀河系ハローダークマターがMACHO

として存在しているのなら,これらによるレンズ効果

による揺らぎを補正することは不可能こと.それゆえ.

系外銀河系基準座標系の精度限界が,オ-ダー数ILaS

にある事を示した.

6. 質量決定の一般原理

重力位置偏向の測定により.β,△βより.βEを決め

ることができる.ただし.このアインシュタインリン

グのみで昧 質量と距離の比しか決まちな†＼.ここで,
質量と距離を決まるにはどうすれば良いだろうか も

う一つ.長さのスケールが入れば決定できるはずであ

る.そのスケールとして.観瓢者の移動量aに伴う視

差Ⅲ-α/βを導入しよう.この視差の変化による重

力位置偏向量の変化量∂β は

rSCJ- Ⅲ×牒
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(ll)

より.

leo.-loop-(芸 )(芸 )~2(蕊 )~2(12,
である.この事より.年周視差を視差の原因とすれば,

太陽系近階天体のみ (100pc以内).視差変化が観測

可能となる.この年周視差によるずれが観測できれば,

(固有運動の時と併せて).レンズの質量が測定できる.

ここで,視差のずれの検出限界(massmeasure一

mentlimit-観汎精度)をOmmLとしよう.そうすれは

O--L<芸設 -芸芳 (13)

より.

β2<蓋 (14)

となる.それゆえ,質量測定可能のOpticaldeptIl

qmmLは.

a--Z - /dDdMn(M,q(蓋 )2

- 品 qdl (15)

となる.ここで,a-1AU,M -Mo,Omml-10ILaLS

とすれ拭 a/(2RS/Omml)FS1/800である.これら

より,光源とレンX,それぞれの対象におけるoptical

depthは.Table3に示す.

7.視差変化による質量測定

観測者0が移動することによるSの天球上での位

置変化 見̀かけの視差-60-8も 移動による ●期待される
祝茎'△p-とは異なる.実際の測定可能量払 前者の60-

である.いま.SLを2:一触 この軸に対して移動前の観

執着0の方向をx一触 それに垂直方向をy一軸とする.

いま,観淋者0が (3:,y)平面内をr--(X,Y)移動
したとする.この移動に伴う …見かけの視差■'∂♂=
(60｡,Soy).昧 期待される視差■△5-(x/D,Y/D)

を使うと.D≪ D｡で.

l
(
晶△二才

β∫U
4GM

c2DO2

60y - APy(1+芸諾 ), (16)
となる.すなわち.観測者の離角を大きくする方向(x一

方向)の移動は.真実の離角変化△晶-X/Dより小

図5 Positionalsbi氏ofQSOduetoparallax

さく.それに垂直な方向(y一方向)の移動は,真実の

離角変化△Py-Y/Dより大きくなる･この事より.

分かっている観測者の移動量r--(X,Y).及U.刺
定量60--(他 ,60,)より,重カレンズ天休Lの距離

β と質量〟 は,

M - (蛋 )(孟 -A ) ,

･ - 芸(孟 瑞 ) (17,

と同時に求まる.ここで現れる特徴的な大きさは,鶴

測者の移動量を1AU程度とすれば

60--lop-(芸)(蓋 )12(A )-2(18,

である.ここで D-lope,0-1",M 三Moとすれ拭

100マイクロ秒角くらいのずれになる.この精度は.

光赤外線干渉計やVLBIによってすでに達成されてい

る(Lestradeetal.1992).VERA計画では,10マ
イクロ秒角が達成できるので.数10pcまでの距離に

ある星が質量軌定可能な候補天体になる.

ここで 刃掛こ鶴田緒の移動を地球の公転運勤と仮定

し,背景の星Sを重カレンズ天体Pを中心とする座標

系で記述すると.重カレンズ効果がないときの配差括円

(Sの軌跡はLを中心とした楕円になる)に比べ 視差

楕円の中心はPから離れ Pの離角方向にはつぶされ

離角に垂直な方向には引き伸ばされるように変形する

(Fig.6を参照).ここで rIは年周視差,Bは黄緑,¢

は.p-Sと東経とのなす角皮 e-4GM/C2D02であ
る.この視差楕円の変形を測定することで.星の質量

が測定できる.これらの詳しい議論は,M.Hosoknwa

etal.(1993,1995)を参照してほしい.
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表 3 0pticaldepthofdetectionofgravitationaldeflection,qdlV.S.massmeasurementfromparallactic

v打iationofgravitationaldeflection,CrmmlatOdl- Omml-lollaSCase

Sourcestar

galacticbulgestar diskstar 2×10-4 2×10-7

8′210 (I-a)Il

.ilrlsinB∫∫
Ii～
∩
P

(I+e)rI

図6 Distrotionofparallacticellipse

8. 質量測定の手順

これまで.重力位置偏向を測定することで,アイン

シュタイン角のサイズを決定すること.さらに.重力

位置偏向の視差効果によって,レンズ天体の距離と質

量分離して決定できる事を示した.また.それらの現

象の観測できる確率(opticaldepth)の｢股論を述べ

た∴ここで 実際の観測を想定した剖頃を考える.

はじめに.背景光源とレンズのペアを捜す必要があ

る.観測目標を質量測定に限定すれば,視差の効果が

見える太陽近傍の天体に限定される.太陽近傍であれ

ば,主系列星に関しては,ほとんどすべての星のリス

トができているので,このより.背景のQSOと離角

の小さい (1-2秒角以内)星がその候補となる.表

4,表5はそれらの一例である.

観瓢を電波干渉系(VERA)に限定すれ拭 退散 レ

ンズ源は見えないので.レンズの固有運軌に伴う衝突

パラメ-タ-の変化によるQSOの位置のずれ

･o(i)-為 (19)

の回転してゆく様子 (Could1992,Ohnishi1995,

Myam oto&Yoshi1995,Walker 1995,Hog et
al･1995IHosokawaetal･1997,Paczynski1998,

Bodenetal.1998),及U.観測者の年周運動伴う祝

.0.4 _0.2 0 0.2 0･4

Ax(RE)

図7 ExampleofQSOpositionalmotion

差による衝突パラメーターの変化によるQSOの位置

のずれ

60(i,-芸晶 (20)

のみが観測量になる.Fig.7は,QSOの運動をいく

つかの衝突パラメーター場合に描いた例である.この

場合,△0(i)のみでは,OEを決定する事はできない.

同様に.∂β¢)まで測定できても,この2つのみでは,

D,0,M を決定することはできない.しかし,△0(i)

や60(i)は,0(i)の精度に強く依存しないので,重力

位置偏向の観測期間中の1点でよいから.0(i)がある

程度の精度で分かっていれば.これらの縮退が解ける.

これは.光学的な観測で十分可能である.観測限界を

10pasとしたときの,視差変化の検出には.レンズ源

としては.100pc以内に限定される.主系列星を考え
る限り.これらは光学的に良く見えるので,QSOと

星のペア探しの段階で 一一一度.きちんと光学的に測定

しておけばよい.さらに,もし.QSOのペアになる

候補天体が,光学的に年周視差が測定されて.距離が

汎定できている場合は.D,Cが,分かるので,△0(i)
の測定のみから,質量が決定できる.太陽系近傍の

恒星の年周視差のデーターとして,現在 Hipparos

Catalogue(Perrtmanetal.1997)などがある.これ

らから.観測対象を特定する事が先決であるが.近い
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表4 CoordinatesofQSOsandnearbystars

0007+106 0 10 31.005871 10 58 29.50408
14.7 0 10 31.01 10 58 29.9
0111+021 1 13 43.144949 2 22 17.31639
13.8 1 13 43.13 2 22 17.8
0735+178 7 38 7.393743 17 42 18.99868
4.3 7 38 7.37 17 42 19.0
0912+297 9 15 52.401619 29.33 24.04293
15.3 9 15 52.40 29 33 23.5

12.8 11 4 27.31 38 12 31.8
1302-102 13 5 33.015008 -10 33 19.42722
14.8 13 5 32.98 -10 33 20.1
1514-241 15 17 41.813132 -24 22 19.47552

表 5 CorrdinatesofQSOsandHipparcosstars

0459-753 4 58 17.945614 -75 16 37.95439
23106 4 58 17.95 -75 16 38.0
1213-172 12 15 46.751743 -17 32 45.40314

将来 10ILaSの測定精度を目指す (すなわち.10kpc

内の天休のDが決定できる)いくつかの位置天文汎定

人工衛星(e･g.GAIA計画 (Lindegren&Perryman

1996))が計画されているので 光学的に見えるQSO

と星のペアのほとんどが,質量測定の対象候補となり

うる.それゆえ.電波で重力位置偏向効果を測定し.

光学的にQSOと候補天体の離角測定する事より.多

くのレンズ天体の質量が決定可能になる.

ちなみに,10年内に,数pasの分解能を持つ光学

干渉計人工衛星(SIM)(Petersonetal.1996)により.

特定の星の質量測定が行われるはずである.しかし,

人工衛星のミッション時間が5年間と限定されている

こと.干渉計タイプで全天計測で無いことなどより.

VERAによるQSOの位置のモニター計測ができれば

SIMよりはるかに多くの星の質量が測定可能である.

9. 質量測定候補天体

Hosokawaetal.(1997)は,銀河系内の天体の重カ

レンズ効果によって,系外銀河系(QSO)は,10FLaS

レベルの位置のずれと数pas/yearの見かけの固有運

動が期待できる事を示した.これらより.天体の位

置の基準点としてもっとも信頼できる系外銀河基準

座模系(McCarthy1996)でさえ,lFLaSレベルの揺

らぎがある事が分かった.最近.Sazhinらが.系

外銀河基準座標系の重カレンズ効果による揺らぎ大

きさの推定のためInternationalCelestialReference

Frameの定義に使われている系外銀河基準座標系の

基準天紘 1995InternationalEarthRDtationSer-

vice(IERS)AnnualReport(IERS1995)に含まれ

ている607天体に近接する星を.GuideStarCata-

logue(Jenkneretal.1990;Laskeretal.1990;Russel

etal･1990)及び,Hipparcoscataligue(Perryman

etal.1997)から探し出し,いくつかの仮定の下で,

重力位置偏向の大きさを推定した(Sazhineta1.1998).

607天体の2"以内に近接する星の在る天休は,170

天体 (30%弱)に313個の星がある.1"以内の近接天

体を持つQSOは,73個 (12%)のQSOに86個の

星があった.さらに.Hipparcoscataligue内の2個

の星がQSOに近接していた

表4は,Sazhinらによる大きな重力位置偏向が期待

されるQSO.及び近接星の位置のリストである.表

6は.近接星の星の質量をM -5Mo,D-500pc

と仮定した時の重力位置偏向の大きさのリストであ

る.さらに,表5は,Hipparcoscataligue内の星に

近接するQSOのリストである.QSO1213-172に近

接する星(number59803)は.Hipparcoscataligue
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表 6 QSOsandthereprobablegravitationaldeflection,△α,△6intheunitofIJaS

Distance(")
0007+106 0.358 39.8 219.6
0111+021 0.509 -82.4 133.7
0735+178 0.284 -293.6 -30.5
0912+297 0.496 18.1 -160.5
1101+384 0.054 776.7 1329
1302-102 0.812 -62.6 -77.0
1514-241 0.536 120.8 -100.9

よりスペクトルタイプがB8ⅠⅠのM ～10Moの巨星

である.その視差がⅢ-19.73土0.81masであり,

50pc程度の太陽系近傍の星であり.その固有運動は,

FLO--159.58土0.66mas/year,FL6-22.31土0.54
ma£/yearである.これらのデータより.重力位置偏

向の時間変化が予言できる.残念ながら.このペアは

離角が大きいので,星が近傍であるながら.地球の公

転に伴う視差変化を見ることはできないだろう.

しかし.Sazllinらによる例から推測できるように.

精度の高い星のカタログができれば.より多くの候

補天体を見つけだすことができると期待する.現在,

VERAでは,実際の観測運用が行われる前に,基準

となる系外銀河の探索をスタートした.現時点まで.

500天体以上の新天体を発見しており.最終的には.

2万個に近い位置基準となる系外銀河を探す予定であ

る.Sazhinらによる例を当てはめると,2400個程度

のQSOsが,質量測定のためのモニタ-候補天体に

なる.

10. 提案

VERAによる精測天体位置計測によって,クエー

サー(QSO)の視線方向にある銀河系内の恒星やMA-

CHOsの重カレンズ効果による重力位置偏向(gravi-

tationalde鮎ctionoflight)が.検出できる可能性が

ある.さらに,地球の公転に伴う視差による重力位置

偏向の歪みが測定できれ拭 重カレンズ天体の質量と

距離を同時に決定できる.このような効果が観測でき

るのは,レンズ天体が.QSOに近接(<1")している

こと.及び.太陽系近傍(<100pc)に在る必要があ

る.⊥方 QSOに近接(1"以内)の星の距離が光学観

測などで分かっている場合 重力位置偏向からレンズ

天体の質量が決定できる.

VERAによる銀河内の恒星の質量測定の候補天体

の例を表4,5で示した.これらは,IERSの基準天体

607天体 (236primaryobjects,321secondaⅣob-

jects,50sourcefortiesopticalreference)の中だけ

から選ばれている.Sazhinらの結果 1"以内の近接
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星を持つQSOの割合は約10%であった.VERAに

よる観測の基準点は1万個ほどのQSOが使われると

いう.この中で.1000個ほどが,重力位置偏向効果

の検出対象天肘こなる.VERAのQSOカタログがで

きていく段階で,近接星の有無をチェックする必要が

ある.

vERAの運用が数十年であるとすれば.基準天体

の数10%がVERAの分解能以上の重力位置偏向を受

ける事が期待できる(Hosokawaetal.1997).逆に.

長期に渡っての銀河の運執力学を調べるには,基準座

標点の動きの有無を調べておく必要がある.少なくと

ち,近接星のあるQSOは.基観点としての資格を失

うか.あるいは.近接QSO間同士の相補観測によっ

て,QSOの動きもモニターする必要が出てくる.ち

しQSOの固有運動が観測された場缶 光学的に近接

する天体が見える場合は.その星の重カレンズによる

ものであり.その星の質量をパラメータ-にすること

で QSOの固有運輸を補正することで 基準点天体と

なりうる.一方 光学的に近接する天体が見えなかっ

た場合.QSOの構造に起因した見かけの運動か.あ

るいは,MACHOsによる重カレンズ効果の可能性が

ある.

将来,GAIAなどのデータ-などが出てくれば,

QSOに近接(<1")しているほとんどの星が質量軌定

候補天体になり得る.

以上のことより,重力位置偏向効果の検出のための

候補天体の特定のため.(1)VERAの運用のための基

準QSOのリストをQSO探索を続けているうちから

公表してほしい .基準座標系の構築と揺らぎの補正
およU.レンズ天体の質量測定のため.(2)重カレン

ズ効果が期待できるQSO(近接する星が在ればよい,

距離は将来測定できる)を長期に渡ってモニターする

事を提案する.

少なくとも.現時点において,星による重力位置偏

向(positionalshiftbygravitationaldeflection)の
観測例はなく.VERAの運用が21世紀初頭にできれ

は 最初の恒星による重カレンズの検出例になるだろ

う.このように.時間や空間の精密測定より,時空の
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曲がり (重カレンズ効果)を検出することで物理量を

求める相対論位置天文学という新しい分野の研究が21

世紀に開かれるだろう.
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