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電波天文学とオゾン層＊

河　鰭　公　昭＊＊

　1．はじめに
　筆者がオゾン層の問題と初めて取り組んだのは1970

年代中ごろにさかのぼる．当時筆者ほミリ波干渉計に

よる太陽電波の研究に携わっていた．そのころMAp

（中層大気国際観測事業1982～1985）計画の立案に当

たっておられた東京大学の等松隆夫教授から，「最近中

間圏オゾンがミリ波で観測される様になってきた．わ

が国のMAP計画にもこれを入れたいので，是非案を

作るのを手伝って欲しい」との相談があった．

　等松教授とは，同教授が博士課程在学中，筆者が勤

務していた東京天文台の古畑教授の研究室に出入りさ

れて，夜光の光電測光を学んでおられたこと，コロラ

ド大学のHAO（High　Altitude　Observatory）やこ滞在
’
し
た 1960～61年には，専門が近かった事等から，家族

ぐるみでお付き合いするなど旧知の仲であった．その

ころの筆者は電離層等地球物理のデータから太陽コロ

ナの擾乱を推定する問題に取り組んでおり，デリン

ジャー現象が太陽エックス線によるものと考えて，太

陽フレアの時のコロナの温度や密度を推定することを

試みていた．そのために，上部中間圏の太陽エックス

線による電離から銀河電波の吸収を計算し，観測値と

比べたりしていた．

　ついでながら，当時HAOの所長であったWalter

Roberts　は，ハーバード大学の博士課程在学中に

HAOを創設し，コロラド州クライマックスにコロナ

グラフを設置して太陽コロナと磁気嵐との相関を調べ

た太陽地球物理の大家である．WalterRobertsは大変

クラシック音楽の好きな方で，毎週ご自宅にHAOや

NBSの研究者たちを集めてレコードコンサートを開

かれ，みな寝そべったり勝手なかっこうをしてバッハ

やべ一トーヴェンの音楽を聞いたり雑談をしたりして

楽しんでいた．

＊Radioastronomy　and　strato－mesospheric　ozone．

＊＊Kin－aki　Kawabata，名古屋大学理学部名誉教授．

　この研究所が発展して，当時のHAOは主として太

陽物理学の研究所となっていた．WalterRobertsは当

時，太陽からの準宇宙線が日の当たらない冬の極地の

上空での重要な熱源になっていること，これが世界的

な気象の長期変動に影響する可能性がある事を指摘

し，HAOを太陽と気象の関連を調べる研究所に発展

させることに熱意を燃やし強力に推進しておられた．

こうして発足されたのが現在の　NCAR　（National

Center　for　Atmospheric　Research）で，その発足と

共に初代所長になられた．

　当時のHAOには，GeophysicalInstituteの初代所

長で，オゾン層の理論を初めて立てたSydney　Chap－

man，Geophysical　Instituteの現所長の赤祖父俊一教

授や気象学のLondon等も居り，コロキュームでは太

陽物理や磁気圏等の他に数値予報や大陸移動等の話も

有った．

　GeophysicalInstituteは，第二次世界大戦中，米軍

がアリューシャン奪還作戦に際してオーロラによる通

信妨害に悩まされたことから，戦後米国連邦政府に

よって極地研究の為の国立の研究所として創設され，

後にアラスカ大学に移管されたということである．

Chapmanは水泳が大変好きな方で，真冬の雪の中で

もよくコロラド大学のプールを借り切って，毎回2000

メートル位泳いでおられた．1人でプールを使うのは

安全上の問題から禁止されていたので，赤祖父さん他

若い研究者を引き連れて行かれ，筆者も御相伴に預

かっていた．

　余談はさて置き，等松教授の相談に答えて筆者の

作った案は直径5メートルのアンテナに雑音温度＊1

3000Kの受信機を搭載して，太陽をバックに吸収線を

観測するというものであった．波長3ミリで雑音温度

3000Kというのは当時のわが国の状況ではややきつ

い1つの開発目標であった．この装置で，．帯域幅（β）

0．4MHz・積分時間（τ）200秒で観測すると，探知出
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第1表 オゾン電波地上観測を実施している研究機関とその受信機（de　La　Noご，1994による）．S．D．：ショッ
トキーダイオード．SIS：超伝導素子．SSB：single　sideband．DSB：double　sideband．3節「地球大

気のミリ波分光観測装置」を参照．

研究機関／設置場所
周波数

GHz
ミクサ

冷却温度

　K
受信バンド

雑音温度

　K

分光器帯域

　MHz
NASA／テーブルマウンテン 110．8 S．D． 15 SSB 340 630

109．5

ボルドー大学天文台 110．8 S．D． 20 SSB 480 128

オンサラ電波天文台 110．8 S．D． 15 SSB 300 512

ヘルシンキ大学電波天文台 110．8 S．D． 20 SSB 530 1000

名古屋大学物理 110．8 SIS 4 SSB 34 60

ブレーメン大学環境物理／スピッツベルゲン 110．8 S．D． 12．5 SSB 690 950

142．2 S．D． 12．5 SSB 590 950

ベルン大学応用物理 142．2 S．D． 25 DSB 700 1200

レベデフ物理学研究所 142．2 S．D． 20 SSB 1000 64

ニューヨーク州立大学物理／南極 276．9 S．D． 20 650 512

来る最低輝度温度＊2は約3Kとなり，これではオゾン

輝線（輝度温度約10K）は辛うじてその存在が探知出

来る程度に過ぎない．従って輝線として測定すること

は不可能である．これを太陽をバックに吸収線として

観測するならば，吸収線の深さは約100Kとなり，吸

収線としてならばわが国でも十分測定可能であると云

うのが当時の結論であった．この計画は，残念ながら，

等松教授の急逝によって実現に至らなかった．

　近年ミリ波輝線によるオゾン層地上観測が各国で盛

んに行われる様になってきた（第1表）．これは，MAP

当時と比べてミリ波受信機の技術が格段に進歩し，そ

の雑音温度が大幅に低下したことによる．ミリ波分光

＊1熱放射についてプランクの法則が成立する．電波領域

　では波長が長いので，プランクの法則の長波長の極限

　を取ったレイレイージーンズの法則が成り立つ．レイ

　レイージーンズの領域では電磁波の輝度は温度に比例

　する．従って電波輝度を表すのに温度単位を使うこと

　が出来る．電波輝度を温度単位で表して置くと，熱放

　射の場合電波輝度が物体の温度と直接比べられるの

　で便利である．受信機では必ず雑音が発生する．これ

　は受信機は有限の温度を持つための受信素子内の電

　子の熱運動による．この雑音の強さを表すのに雑音温

　度と呼ばれる量が使われている．雑音温度は，使用し

　ている受信機で発生する雑音が，雑音の無い理想的な

　受信機で受信した時に受かる同じ強さの熱放射の温

　度としそ定義されている．

＊2探知可能な最低輝度温度は受信電波の揺らぎの程度

　となり，輝度温度1八に対する揺らぎは熱放射の揺ら

　ぎの理論からα五／房で与えられる．ここでαは

　1程度の定数で受信方式により多少変わる．又受信電

　波には受信機雑音も含む．

第1図　名古屋大学の星間分子観測用の4メート
　　　　ル電波望遠鏡（完成当初）．

によるオゾン測定は今や輝線を観測する様になったの

で昼夜の区別なく短時間で実施出来る様になった．こ

の点でミリ波分光観測は吸収線や散乱光を観測する他

の方法と比べてはるかに優れている．1980年代に入っ

て，我々名古屋大学物理の天体物理学研究室も4メー

トル電波望遠鏡を設置し，この望遠鏡を使った星間分

子の観測を始めた（Kawabata6渉α1．，1985；1988）．東

京大学の小川利絋氏や中国紫金山天文台の研究者がこ

の望遠鏡によって中間圏オゾンの観測をされている．

　この望遠鏡では，当初常温のショットキーダイオー

ドミクサ＊3が使われていたが，観測開始後間もなくヘ

リウム冷却のショットキーダイオードミクサの開発に

成功し，以来ヘリウム冷却のダイオード受信機による

＊3半導体に針を立て，この接点での電流・電圧特性を利

　用したミクサ．ミクサについては3節「地球大気のミ

　リ波分光観測装置」を参照．

8 “天気”43．12．
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名古屋大学の4メートル電波望遠鏡により取得されたオゾンスペクトル例
（Kawabataα召1．，1992）．

観測に移行している．その後名古屋大学理学部天体物

理学研究室の小川英夫助教授と株式会社富士通研究

所・株式会社富士通VLSIが協力して量子限界に迫る

雑音温度の超伝導受信機の開発に成功し　（Kawabata

6！α1．，1988；Ogawa6！α1．，1990；Ogawa，1991），

1988年以来専ら超伝導受信機が用いられている．ミリ

波のミクサは非常に小さく，高度の工作精度を必要と

し，名人芸的工作が要求される．この工作は名古屋大

学理学部の金属装置開発室で行われている．この超伝

導受信機も既に10年近い使用実績を積んでおり，その

安定性についてももはや問題がなくなっている．1995

年株式会社富士通VLSIから環境庁国立環境研究所に

納入されたミリ波オゾン分光観測システムにもこの超

伝導受信機が採用されている（suzukiε！α1．，1996）．

小川等は現在200GHz帯の超伝導受信機の実験室で

の実験に成功し，我が国の気象条件では国内での実用

化試験が困難なことから，海外での試験観測の予算確

保を目指す段階に達している．

　その後，環境庁国立環境研究所からの依頼があり，

我々の研究室では雑音温度17K（DSB）の超伝導受信

機の搭載されたこの4メートル望遠鏡を使った成層

圏・中間圏オゾンの観測を実施した（1989～1991）．観

測は周波数110．836GHzにあるオゾン回転スペクト

ル線（1＝61，5－6α6）について行われた．このスペクト

ル線は，我々天体物理学研究室が最も熱を入れて観測

している13COの∫＝1－0回転スペクトル線に近いの

で，我々の受信機が最も良く整備されている周波数帯

でもある．

　第2図はこの4メートル鏡で得られたオゾンスペク

トル線の例で，最上列左端から最下列右端に向かって

時間の順にスペクトル線が並べてある．最下列左端が

地上での日の出に近い．積分時間は6分である．図を

一見して分かる様に，最上列ではスペクトル線の真ん

中が尖っているが，中央の列で次第に中央の突起が小

さくなり，最下列左端で突起が最小となり，再び僅か

ながら成長している．これは中央の列の左端辺りで中

間圏界面の日の出となり，オゾン分子の光解離が進み，

次いで酸素分子の光解離による酸素原子の生成・酸素

分子と酸素原子と第3の分子の三体衝突によるオゾン

生成が進むことによる．当時すでに中間圏オゾンの日

変化は知られていたが，論文には月平均の日変化の様

子が示されているに過ぎなかった．この変化をリアル

タイムで目の当たりにして，改めて超伝導受信機の威

力を感じさせられたものである．

　観測が国立環境研究所の依頼で行われていたこと

と，設備自体は天文観測のために保守されており，オ

ゾン観測は完全自動で行われているので手間がかから

ない事もあって，この様なデータが大量に得られたも
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のの，誰もデータを使う人がいない状態になっていた．

当時我々の研究室は新望遠鏡の建設に忙しく，天文学

以外に手を出す余裕は無かった．筆者はこれでは折角

取ったデータが埋もれてしまい勿体無いとの気持ちか

ら，定年後暇になったのを機会にこれ等のデータを論

文にまとめた（Kawabata6！α1．，1992）．これが筆者の

オゾン層に関する最初の論文である．その後小川助教

授等は雑音温度34K（SSB）の超伝導受信機を搭載し

た地球大気分子観測専用の装置を製作し，1992年より

同じく110．836GHzのオゾン線の観測を始めている

（Kawabata6∫α1．，1994；1996；Ogawaα召1．，1996）．

　天体からの放射は天球上で局所的であるが，地球大

気の放射は空一面に広がっている．そのため，天体観

測では観測天体とその周囲の放射の無い領域との差を

取ることが出来るが，地球大気の観測では放射の無い

領域が存在しない．又天体観測の場合には既に良く知

られた基準となる天体と比較して輝度較正を行うこと

が出来るが，地球大気の場合には基準となるものが無

い
． この意味で天体観測は相対測定であるが，地球大

気観測は絶対測定になる．又天体の場合には普通時間

的に一定であるが，地球大気は変動している．これ等

地球大気固有の問題がある為に天体観測用の望遠鏡は

必ずしも地球大気の観測に適していない．新しい地球

大気専用の観測装置はこれ等の点で改良されているの

で地球大気分子の観測では天体望遠鏡と比べて著しく

信頼性が向上している．

　本解説では，天体観測と地球大気観測の共通点と相

違点，装置及び解析方法を中心に解説しようと思う．

解析方法に就いては，天文学で使われている考え方を

中心として紹介し御参考に供したいと思う．電波天文

学の実験的面に詳しい教科書としては，Kraus（1986）

がある．本解説の不十分な点についてより詳しく知り

たい方はKrausの教科書を参考されたい．

　2．天文観則と成層圏・中間圏観測

　ところで，ミリ波オゾン層観測装置は，アンテナが

小さくて済む事を除いて電波天文学用の装置と全く同

じである．その解析方法も天文学で使われている方法

と本質的には同じであり，用語や着目点が多少異なっ

ているに過ぎない．実際多くの観測で天文観測とオゾ

ン層観測に同じ望遠鏡・分光器が用いられている．こ

のことは実際第3図を見て頂ければ推察して頂けるも

のと思う．

　第3図は4メートル鏡で得られた一酸化炭素のスペ

クトル線である．スペクトルを表示するソフトウェア

が天体観測用のものなので，横軸には周波数オフセッ

ト（スペクトル線中心周波数からのずれ）のかわりに

局部恒星系に対する望遠鏡の視線速度がkm／sec単位

で取ってある．ここで，局部恒星系というのは太陽系

近傍の星に対して平均的には静止している座標系であ

る．天文学では色々な天体の動きを局部恒星系に対す

る速度で表すことが多い．それで，4メートル鏡の星

間分子スペクトル観測では局部恒星系に対する視線速

度が一定になる様になされている．第4図は地球の銀

河系の中での運動を模式的に表したものである．

　望遠鏡は地表に対して静止しているが，局部恒星系

に対しては色々な理由で動いている．第一に太陽系は

局部恒星系に対して約30km／secの速度で動いてい

る．これを太陽運動と呼んでいる．又地球は太陽系重

心の周りを楕円軌道を描いて約20km／secの速さで

公転運動をしている．更にわずかではあるが，望遠鏡

は地球重心の周りを自転運動によって，地球は地球・

月系の重心の周りを公転運動によって動いている．

従って望遠鏡の局部恒星系に対する速度は時々刻々変

化している．天体のスペクトル観測のためには，望遠

鏡の向きを天体の日周運動に合わせて変えていくだけ

でなく，観測周波数も望遠鏡の局部恒星系に対する速

度の変化に応じて変えていく必要がある．これをドッ

プラートラッキングと呼んでいる．第3図はこのドッ

プラートラッキングによって得られているので，実験

室系での周波数は時々刻々変化している．

　図の黒い三角印は局部恒星系に対する望遠鏡の視線

速度を示している．地球は太陽の周りを公転運動して

いるので，局部恒星系に対する視線速度も1年周期の

変化をする．太陽系外の天体は局部恒星系に対し一定

速度で動いているので，これらの天体の視線速度は変

化しない．他方地球大気中の分子は望遠鏡に対し静止

しているので，図では黒い三角印の視線速度の所に現

れ，日が経つに従って三角印と共に局部恒星系に対す

る速度が変化する．第3図の上の図は2月16日，下の

図は2月18日の観測であるが，この2日間に三角印と

そこに見られるスペクトル線の視線速度が少し変化し

ていることが見られる．これらの事から，このスペク

トル線が地球大気中の一酸化炭素によることが分か

る．他方明るい輝線には局部恒星系に対する速度の変

化が無く，星間空間の一酸化炭素によることが知られ

る．

　ついでながら，天文観測の観点から言えば，地球大

10 “天気”43．12．
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名古屋大学の4メートル鏡で得られたCOスペクトル．横軸は局所恒星系に
対する視線速度．黒い三角印は望遠鏡の局部恒星系に対する視線速度．縦軸

は輝度温度上は2月16日，下は2月18日の天球上の同じ場所の観測である．

　！　＼局部恒星系
　置　　　　　　　　’

　、、

30万光年

銀河系中心

銀河系

公転運動

　地
●太陽

太陽系

★

★

★

管

★

太陽

★

★

　太陽向点
陽運動
★

★

　　　★★

　局部恒星系

銀河系中心方向

第4図　銀河系の中での地球の運動の模式図．

気中の分子によるスペクトルは邪魔物である．しかし

ながら，この例でも分かるように，地球大気中の分子

によるスペクトル線は局所恒星系に対する速度が日と

共に変化する．従って，数週間から1か月位たてば，

このスペクトル線の視線速度が大きく変わる．そこで，

たまたま観測したい天体と同じ視線速度で地球大気の

スペクトル線が観測されている時には，地球大気のス

ペクトル線の局所恒星系に対する視線速度が変化し

て，必要な視線速度範囲から外れるのを待って観測す

れば良い．

　地球物理の研究者は，このスペクトルを見て，この

一酸化炭素はどこに在るのかに関心を示すであろう．

詳しいことは調べていないが，スペクトル線が細いの

1996年12月 11
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で，圧力の低い場所，すなわち中間圏の一酸化炭素で

あろうことは推定が付く．天文学の研究者は星間空間

の一酸化炭素の密度や空間分布に関心がある．スペク

トル線輝度を周波数に付いて積分した強度がその原子

なり分子の量に比例する事は原子分子物理学の教える

ところである．従って，このスペクトル線強度から一

酸化炭素の量が分かる．フラウンホーファー線から星

の化学組成を調べるのも同じ原理による．

　スペクトル線の幅とか形は相手の物理的条件によっ

て異なってくる．地球大気の場合には，中間圏より下

層では圧力によるスペクトル線の幅の広がりが支配的

である．圧力は高度と共に変化するので，スペクトル

線の形からこの分子の高度分布が知られることにな

る．一方星間分子はいわゆる分子雲・暗黒星雲に存在

することが知られている．分子雲は温度が低い（10K

のけた）ので，熱運動に因るドップラー効果はスペク

トルに影響しない．圧力も低いので効かない．結局気

体としての運動によるドップラー効果が効く．従って

視線速度の差は視線方向の空間的差でもある．視線速

度と空間的位置の関係は天球上でのスペクトル線の強

度分布とも組み合わせて推定することになる．

　以上天文観測とオゾン層観測の共通点を揚げてきた

が，少しでも良いデータを取ろうとすると，全く同じ

と言う訳にはいかない．既に1節の終わりに記した様

にオゾン観測には固有の難点もある．

　オゾン層の方が観測が容易な面もある．天文学的観

測のためには，天体が天球上の限られた領域に限定さ

れている事から，研究目的にもよるが，ある程度の空

間的分解能が必要である．そのために，そのアンテナ

についてはある程度の大きさは避けられない．これに

対し，地球大気中の分子の放射は空一杯に広がってい

るから，アンテナの空間的分解能は要らない．名古屋

大学のオゾン測定器のアンテナは直径約10cmであ

るが，これでも波長2．6mmではビーム幅は約20に過

ぎない．この程度のビーム幅ならば，地平線ぎりぎり

の観測を行わない限り十分である．天文観測にはアン

テナの向きを日周運動に合わせて天体の方向に追尾さ

せたり，ドップラートラッキングをさせたりする必要

があるが，オゾン層観測にはこれらは要らない．その

結果，制御装置はハード的にもソフト的にも大変簡単

になる．又アンテナが大きいと，力学的制約も大きく

なるが，小さいアンテナではデザインに自由がきく．

　3．地球大気のミリ波分光観測装置

　オゾン層のミリ波分光観測装置は電波望遠鏡と同じ

く，アンテナ・受信機・分光器・制御装置からなる．

第5図は名古屋大学の装置のブロツク図であり，第6

図はその外観である．この装置は北向きの窓のすぐわ

きに置いてある．窓はふだんはミリ波の損失や反射を

抑えると共に室内を一定温度に保つためにポリエチレ

ンの薄幕が張ってある．右端の四角い箱の中が循環型

の4Kヘリウム冷凍機によって冷却されている．

　この箱の左手の面にテフロンの窓があり，その中に

フィードホーン＊4がある』その前にあるのが，オフセッ

トパラボラアンテナ＊5で，’その左にあるモーターに

よって回転出来る様になっている．その周りの黒い部

分が電波吸収体で，アンテナを吸収体に向けることに

よって室温の電波が受信される様になっている．これ

は輝度温度の較正に用いられている．観測中は写真の

様にアンテナを空に向ける．観測高度は任意に選べる

が，普通は天頂角45。に取っている．天頂角を余り大き

く取ると，対流圏吸収が大きくなるだけでなく，その

時間的変動の影響を受けやすい．

　電波分光観測ではアンテナ鏡面と受信機の間で起こ

る定在波が悩みの種である．この定在波が立つと，観

測されるスペクトルのべ一スラインが波打って，本来

のスペクトルを正確に捕らえるのが難しくなる．この

定在波はアンテナの鏡面の中心部がフィードの方向に

対して直交するために，フィードに入射した電波の一

部が反射してアンテナに戻ると，鏡面の中心部から再

び反射してフィードに入射することから起こる．これ

を避けるには鏡面にフィードの方向に対して直交する

面が生じない様にして，フィードからの反射波を空に

戻してしまえば良い．それにはアンテナとしてオフ

セットパラボラアンテナを使えば良い．しかしながら，

オフセットパラボラは非対称的なために重力的に不安

定な形になる．それで，大きいものを作るのは容易で

ない．又，大変に高価な物になる．これがオフセット

パラボラが天文観測に余り使われていない理由であ

る．名古屋大学のオゾン層観測装置はオフセットパラ

ボラを使用しているが，アンテナが小さいためにその

製作は容易である．

糾空間中を伝わる電磁波を導波管へ流し込む装置．

傘5軸から外れた回転放物面の一部を使ったパラボラア

　ンテナ．フィードホーンの影が鏡面上に出来ないため

　にビームの形が奇麗になったり，鏡面とフィードの間

　に定在波が立たないなどの利点がある．

12 “天気”43．12．
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第5図　名古屋大学のオゾン観測装置のブロック図．

甑
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第6図名古屋大学のオゾン観測装置の外観
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　次に受信機であるが，これはテレビやラジオと同じ

ヘテロダイン方式である．ヘテロダイン方式では周波

数の安定した発振器からの一定周波数五αの電波と

周波数∫の外来電波のうなりを作って，周波数1∫一

五α1のうなりの成分を取り出し，これを増幅すると

いう方法を取る．ここで，一定周波数の電波を発振す

る装置を局部発振器と呼ぶ．又外来電波をRF，うなり

の成分を中間周波IF，うなりを取り出す装置をミクサ

あるいは混合器と呼んでいる．場合によってはこれを

複数回繰り返して，それぞれ第1中間周波・第2中間

周波・第3中間周波という呼び方をする．名古屋大学

の装置でも第2又は第3中間周波を電波分光器に導い

ている．これに対応してミクサの方も第1ミクサ・第

2ミクサ・第3ミクサと呼ぶ．名古屋大学の装置では

中心周波数が第1中間周波では1550MHz，第2中間

周波では375MHz，第3中間周波では95MHzとなっ
ている．

　ミクサには中心周波数が変わるだけで，その周波数

差や位相差は外来電波と全く同じに保たれるという性

質がある．中間周波の電圧も外来電波の電圧に比例す

る．この様な関係があるためにRFからIFに変わっ

ても，中心周波数が変わるだけで，スペクトルや干渉

に関する性質はそのまま中間周波に受け継がれる．

　中間周波では増幅器があるので問題ないが，100

GHz以上で使える増幅器は今のところ無い．それで，

第1ミクサには非常に微弱な電波しか入力されてこな
い
．
従 って，第1ミクサで発生する雑音が観測の死命

を制することになる．ミクサで発生する雑音は，ミク

サが有限の温度を持つためにミクサで起こる電子の熱

振動に起因する．常温のミクサであれば，300Kの熱

雑音は熱力学的に避けられない．実際には損失がある

ためにこれよりはるかに大きい雑音が発生する．従っ

て雑音を下げるためにはミクサを冷却しなければなら

ない．従来のミリ波ミクサではショットキーダイオー

ドが用いられていた．ショットキーダイオードは10～

20K程度までの冷却には十分利用に耐え，波長2．6．

mmで，雑音温度200～400Kが達成されている．第

1表に示すごとく，現在多くの研究所でこの受信機が

オゾン測定に使用されている．

　雑音温度を更に下げようと更に冷却するとショット

キーダイオードはもはや使えない．近年ヘリウム冷凍

機の技術が進展し，循環型冷凍機を用いて4K程度ま

で比較的容易に冷却出来る様になった．この程度に温

度を下げると色々な物質が超伝導状態になる．これが

超伝導受信機が利用される様になった理由である．特

にニオブ（Nb）は超伝導臨界温度が約9Kと比較的高

いので，循環型冷凍機で達成出来る4Kへの冷却でも

十分な超伝導特性が得られる．現在我々が用いている

超伝導ミクサは　SIS　（Superconductor－lnsulator－

Superconductor）と呼ばれているもので，超伝導物質

の間に絶縁体を挟み，トンネル効果を利用したもので

ある．SISには超伝導体としてニオブを用いたものと，

鉛を用いたものがある．鉛を用いたものは工作が比較

的容易であるが，不安定で特に熱サイクルに弱いとい

う致命的な弱点がある．これに対し，ニオブは工作が

難しいが，出来上がると安定で，熱サイクルに強い．

我々が用いているのはニオブのSISである．

　アンテナからの電波はフィードホーンに焦点を結

び，ここか・らカプラーを通してミクサヘ導かれる．一

方位相ロ．ックされた54～57GHzのガン発振器＊6から

の局部発振も周波数を二逓倍してカプラーを通してミ

クサヘ導かれる．このミクサから取り出された中間周

波信号はやはり　4Kに冷却された雑音温度5Kの

HEMT（HighElectronMobilityTrans撤or）増幅器

で増幅される．この増幅器を前置増幅器と呼ぶ．ミク

サから前置増幅器への信号もいまだ増幅されていない

ので大変微弱である．従って前置増幅器も低雑音の必

要がある．この前置増幅器の出力は外へ取り出されて

更に増幅される．

　ヘテロダイン受信機では周波数∫の電波と周波数

五．αの局部発振のうなりが周波数1ノ’一五．α1の中間周

波となる事は既に述べた．この関係式を局部発振周波

数五αと中間周波数五Fを与えて，受信される外来電

波の周波数を表す式に直すと，受信周波数は五．α±五F

となって，局部発振周波数よりも中間周波数だけ高い

周波数と低い周波数と2つの周波数帯の電波が受信さ

れることが分かる．観測する電波が連続波の場合には，

これで差し支え無いが，線スペクトルの観測では，到

来電波は一方の帯域に限られる．そこで，線スペクト

ルが受信される帯域をシグナルバンド，他方のバンド

をイメージバンドと呼ぶ．この2つのバンドが受信さ

＊6n型GaAsの結晶に電場を掛けると約3kV／cmま

　では普通の物質のような抵抗体となるが，これ以上の

　電場では電場が強くなると電流が逆に減って負抵抗

　となる．これは結晶中での電子の有効質量の変化に

　よって2つのレベルが生じることによる．これをガン

　効果と呼び，この効果を利用した発振器をガン発振器

　と呼ぶ．

14 “天気”43．12．
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れる受信機をDSB（double　sideband）受信機と呼び，

シグナルバンドのみが受信される受信機をSSB（sin・

glesideband）受信機と呼ぶ．DSB受信機で線スペク

トルを観測すると，イメージバンドからは信号が入っ

て来ないのに，雑音ばやりが入って来るので，S／N比

が悪くなる．DSB受信機ではシグナルバンドとイメー

ジバンドが全く同じ利得にはならない．シグナルバン

ドとイメージバンドの利得の比をサイドバンド比と呼

ぶ．受信電波の輝度温度を較正するのに，我々は常温

とか窒素の液化温度とか既知温度の黒体からの熱放射

を使う．これ等の雑音は連続スペクトルなので，シグ

ナルバンドだけでなくイメージバンドにも入るので，

サイドバンド比の不確かさだけ受信電波の輝度温度に

は不確かさが残る．

　われわれの装置ではバックショート＊7によって

SSB化の調整を行なっている．この調整を行うと損失

の無い理想的場合には，シグナルバンドに対してはミ

クサ入力側が無損失となって，外来電波がそのまま受

信され，イメージバンドに対しては完全吸収体となっ

てバックショートの温度の雑音のみになる．DSBの時

の雑音温度を7もSB，イメージバンドの入力を箔と書

くと，SSBの時の雑音温度は7もSB＝27もSB＋7｝とな

る．名大の装置ではイメージバンドの利得はシグナル

バンドの10dB以上小さい．

　さて，前置増幅器から取り出された中間周波信号は

第1・第2・第3の各段階の増幅器で増幅された後，

音響光学型電波分光器に導かれる．この分光器には高

分散型と広帯域型がある．広帯域型の場合には第2中

間周波から取り出された信号が分光器に導かれてい

る．高分散型分光器の場合には35kHzの周波数分解

が出来るので，上部中間圏でのドップラー効果によっ

てスペクトルが広がっている領域についても十分なス

ペクトル分解が出来る．広帯域型分光器では周波数分

解が340kHzと悪くなるが，帯域幅は広くなる．
　音響光学型分光器ではまず，中間周波信号を庄電素

子によって超音波に変えて，この超音波に結晶中を伝

搬させる．超音波は粗密波なので，この結晶にレーザー

光を当てると，レーザー光が干渉し，これをレンズを

通して，CCD＊8上に結像させる．CCDの出力は最初

に入力した中間周波の電力スペクトル，更に元をただ

＊7外来電波のエネルギーを最も効率良くミクサ素子へ

　流入・消費させて中間周波電力に変換させるための整

　合に使う同調回路の一種ミクサ回路を構成する導波

　管のミクサ素子の後ろ側に取り付けて使う．

すと，外来電波の輝度温度のスペクトルとなる．この

様な設備を使うと多チャンネルの輝度温度スペクトル

が容易に得られる．ここでは，結晶中の超音波による

レーザー光の干渉として音響光学型分光器の原理を説

明したが，これを次のように捕らえることも出来る．

光を量子化したものを光子又はフォトンと呼ぶが，同

じように音波を量子化したものをフォノンと呼ぶ．圧

電素子によって作られたフォノンにレーザー光の光子

が弾性衝突して散乱される．弾性散乱したフォトンの・

数はフォノンの数に比例し，元にさかのぼると外来電

波の輝度温度スペクトルに比例する．これが音響光学

・型分光器の原理である．

　名古屋大学で使用している音響光学素子は二酸化テ

ルルの結晶である．超音波の結晶軸に対する伝搬方向

によって，超音波の伝搬速度が異なるので，素子の結

晶の切り方で高分散型と広帯域型が出来る．

　4．成層圏・中間圏分子スペクトルの観測方法

　受信機に受かる電波には受信機雑音・大気の熱放

射・3Kの宇宙放射からなるバックグランドの上に微

弱な分子スペクトルが乗っている．SIS受信機を使っ

たとしても，受信機雑音は30K以上もあり，ダイオー

ドミクサでは200～400Kもの受信機雑音がある．又

110GHz帯ではわが国の平地の気象条件の下では，最

低でも大気の熱放射が70K位ある．ミリ波の観測が

高緯度や高山が好ましいのは大気熱放射の大部分が水

蒸気によるからである．高緯度や高山では気温が低い

ので飽和水蒸気圧が低く，水蒸気量が少ない．更に短

波長のサブミリ波では，酸素分子の熱放射も大きくな

るので，高山あるいは航空機等による観測が必要にな

る．

　これ等のバックグランドも受信機の利得の周波数依

存性・定在波等の影響を受ける．この周波数依存性が

非常にわずかであっても，バックグランドが大きいの

で，その影響は小さくない．それで，観測ではまずバッ

クグランドを差し引く操作が必要になる．この方法と

しては次の様なものがある．

　4．1周波数スウィッチング法

　この方法では第1局部発振周波数を数秒に1回の割

合で振って，一方をオン，他方をオフと呼び，オン状

態の時のスペクトルからオフ状態の時のスペクトルを

＊8Charge　Coupled　Device，光を電荷に変えて検出する

　素子．多素子のものが作れて，ビデオカメラ等に用い

　られている．
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差し引く．周波数の切り替えは電気的に行われるので

余り時間を要しないから，切り替えは2秒に1回位の

頻度で行える．データの解析の時にこれを元に戻すが，

バックグランドは切り捨てられている．この方法は絶

えず観測対象を観測しているので，観測時間を一定に

取ると，S／N比が最も良くなる方法である．この方法

は天文観測でも地球大気観測でも利用出来る．

　4．2　ポジションスウィッチング法

　この方法は天文観測に使われる方法で，観測する天

体の近くの電波の来ていない領域にオフ点を取り，オ

ン点即ち観測点とオフ点の輝度の差を取る．オフ点を

観測している時間はスペクトル線に関する情報が無い

こと，アンテナの向きをオン点からオフ点へ又その逆

に移動させるのに要する時間が観測時間の損失になる

ので，観測所要時間を一定にすると周波数スウィッチ

ング法と比べてS／N比が悪くなる．

　4．3　ロードスウィッチング法

地球大気の観測にはポジションスウィッチング法が使

えないので，その代わりに使われる方法で，地球大気

の熱放射とほぼ同じ放射の低温の電波吸収体をオフ点

の代わりに使う方法である．名古屋大学の装置では，

20Kに冷却した吸収体の周りに室温の吸収体を置き，

アンテナの向きを変えることによって，20Kの部分と

室温の部分の割合を変えて空の温度と同じ温度を作る

様にしてある．

　4．4仰角スウィッチング法

　Parrish6！磁（1988）が考案した方法で，観測は仰

角6～7。で行い，これとは別に天頂近くからの放射も受

信機に入って来られる様な光学系を作り，天頂近くか

らの電波には適当な吸収体を挿入して，地平線近くの

方向と同じ輝度になる様にする．この2つの方向の間

でスウィッチングを行う．テーブルマウンテン・マウ

ナケア・オートプロヴァンスでの観測に用いられてい

る．地平線近くで観測するので気象条件の影響を受け

やすい．

　いずれの方法によるにせよ，次に地球大気による吸

収の補正が必要である．ミリ波帯では既に述べた様に

水蒸気が吸収の最大の原因である．これに酸素分子の

吸収が付け加わる．従って吸収の大部分は対流圏で起

こる．それも高度としては大部分が2000～3000mま

でである．そこで，単位長さ当たりの吸収係数をκと
置く．これを視線方向に沿って積分したτ一∫泌を

光学的厚みと呼んでいる．天頂方向の光学的厚みを筍

と置くと，τ＝τb　sec　Zの関係式が幾何学的に得られ

る．ここで，Zは天頂角を表す．

　対流圏の上から入射して来る電波の輝度を島，大気

の温度を一様として7もtmと置く．そうすると，空の輝

度温度は7もky＝7も6一τ＋7もtm（1－e一りにより与えられ

る．アンテナの前に温度7もb、の電波吸収体を挿入する

と，受かる電波はもちろん7もb、となる．そこで，電波

吸収体の温度を大気温度に等しいと置くと，

7ムtm＝7』bSとなるから，

鶏bs－7もkyニ（7ib、一7も）e一τosecZ

が得られる．そこで，secZに対し，7ib，一7もkyの対

数をプロットすると，その傾斜から天頂方向の光学的

厚みが分かる．7もbs－7も、，は差を取っているので，前

述のバックグランドは自動的に差し引かれている．

君bs－7もkyは対数を取り，又片対数のプロットの傾斜

を取るので，その単位は輝度温度に比例するものであ

れば何を取っても良い．但し，7もbs一島を温度単位で

知りたい時には，7蓋bs，7もkyを正確に較正する必要が

ある．電波吸収体の温度はわかるので，7ibs一島から

地球外から来るバックグランドの放射島がわかる．

3Kの宇宙放射はこうした較正を高い精度で行って得

られたものである．

　さて次にポジションスウィッチング法の場合に就い

て，分子スペクトル鑑。1がこのバックグランドの上に

乗っている場合を考えよう．宇宙放射はここでは省略

する．そうするとオン点の輝度は7も＝鑑。1e4＋7itm

（1－eつ　によりあたええらえる．オフ点の輝度は

異ky＝7もtm（1－eつにより与えられる．そこで，オン

点とオフ点の輝度の差及び大気温度に等しい電波吸収

体の黒体放射とオフ点の輝度の差を求めると，

7』一7もky＝塩。1e一τ，

嬬bs－7もky＝7もtme一τ

が得られる．これ等の式から

　　　　　　　　　　　　7レー7もk
　　　　　　　7温。1＝7itm
　　　　　　　　　　　　7ムbs－7もky

が得られ，対流圏吸収が補正された対流圏頂上での分

子スペクトルが得られることになる．

　この方法をチョッパーホイール法と呼ぶ．これは普

通は電波吸収体を張ったチョッパーをアンテナの鏡面

とフィードホーンの途中に置き，これを回転させるこ

とによって大気温度の黒体放射を得る方法が使われて

いるからである．ロードスウィッチング法では空の輝

度に近い温度の低温の吸収体にアンテナを向けた時の

16 “天気”43．12．
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輝度で7もkyを代用している．

　電波望遠鏡の場合には普通この電波吸収体は外気に

近い温度になっている．ここで大気温度というのは実

際には3000メートル位までの平均的温度が効くので，

地表近くとは違うが，この差程度ではほとんど結果に

影響しない．名古屋大学のオゾン測定器の場合には，

電波吸収体が屋内にある．従って大気温度とは30K

位の差がある．この程度の差があってもその差に因る

誤差は3～4％程度に過ぎない．

　5．輝度スペクトルとオゾン密度分布の関係

　オゾン線の輝度スペクトルからオゾン密度を求める

には，そのスペクトル線が圧力によって広がることを

使う．ここでは簡単のためにオゾンを例にあげてある

が，他の分子でも原子でも同じである．

　オゾンスペクトル線の強度はこのスペクトル線を出

す遷移の上位レベルにあるオゾン分子数に比例し，比

例定数は原子定数のみで決まる．ここでスペクトル線

の強度というのはそのスペクトル線を波長に就いて積

分した単位時間当たりのエネルギー放出量あるは放出

光子数である．既に述べた様に中間圏より下層では，

オゾンスペクトル線は分子衝突によってその幅が広

がっている．分子衝突によるスペクトル線の広がりは，

温度にも依存するが，圧力に比例する．従って上位レ

ベルのオゾン分子1個あたりのスペクトル線輝度は圧

力に反比例することになる．ここで，輝度というのは

単位周波数当たりのエネルギー放出量あるは光子数で

ある．もっとも，地上約75kmより上層では，圧力に

よるスペクトル線の広がりがオゾン分子の熱運動によ

るドップラー効果で起こるスペクトル線の広がりより

も小さくなるので，これより上層では熱運動による

ドップラー効果でスペクトル線が広がることになる．

　ここでは，上位レベルのオゾンだけを考えたが，我々

の知りたいのはオゾン分子の総数である．成層圏・中

間圏では，オゾン分子のエネルギー分布は熱力学的平

衡状態にあると考えて差し支えないので，上位レベル

のオゾン数とオゾン総数の比は統計力学的に決まり，

温度だけの関数になる．成層圏・中間圏の温度はそれ

程大きく変わらないので，この比も大きくは変わらな

いから，定性的にはこの比は一定と考えても差し支え

ない．それで，計算にはこれを考慮してあるが，以下

の説明ではこの比を一定に取ってある．

　オゾン分子1個当たりのある周波数オフセット∫

での輝度を考察しよう．上層のオゾンスペクトル線は

気圧
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　　　　　　分子一個当たりの重み関数

第7図．110．836GHzオゾン線の分子当たりの重

　　　み関数

それ程広がっていないので寄与しない．又圧力の高い

下層のオゾンはスペクトル線が非常に広がってしまう

ので，その放射輝度は小さくなる．結局圧力幅が∫に

近い中間圏のオゾンがこの周波数オフセットの領域の

輝度に大きく寄与することになる．第7図はオゾンの

110．836GHzスペクトル線についての分子1個当たり

の重み関数を表したものである．この計算に当たって

はCIRA’86の1月の大気モデルを使って上位レベル

にある分子数とオゾン分子数の比を計算し，重み関数

の極大値を1に規格化してある．図に書かれている数

値は周波数オフセットをMHz単位で表したものであ

る．周波数オフセットが0．2では上層で重み関数が再び

増え始めるのは，熱圏に入ると温度が上がり，熱運動

に因るドップラー効果でスペクトル線が広がり始める

からである．スペクトル線の中心では熱圏で重み関数

が減少するのは，熱運動によるドップラー効果によっ

てスペクトル線が広がって，線中心の輝度が下がるか

らである．

　周波数オフセット∫での輝度には特定の高度のオ

ゾンが最も寄与することは第7図から明らかである

が，高度が下がると密度が上がるために体積当たりで

は必ずしも低い高度が効かないとはいえない．オゾン

1996年12月 17



798 電波天文学とオゾン層
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第8図　110．836GHzオゾン線の体積当たりの重

　　　み関数
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分子1個当たりの輝度は圧力に反比例し，単位体積当

たりの分子数は圧力に比例するので，第7図の重み関

数に分子数密度を掛けると第8図に示すように，上側

には切断が有り，下側には地上まで広がった関数にな

る．この図でも，数値は周波数オフセットをMHz単

位で表したものである．又最大値を1に規格化してあ

る．

　この関係を式で表すと，周波数オフセット∫でのオ

ゾンスペクトル線の輝度端（〆）は

　　　　　瑠）一∫照z）π（z）ぬ　　（1）

と書ける．ここで，zは鉛直方向の座標で，高度又は

圧力の対数を使う．妖2）はオゾン体積混合比である．

W（五z）は周波数オフセット∫での混合比に対する

重み関数で，高度の関数である．（1）の形の式は第1

種フレッドフォルム型の積分方程式と呼ばれ，オゾン

スペクトル線のデータからオゾン密度の空間分布を求

める問題は，数学的には第1種のフレッドフォルム型

積分方程式を解く問題に帰着する．

　（1）式は周波数オフセット∫の連続関数であるが，

観測されるのは離散的である．又観測値には雑音が

乗っており，平滑化させた平均的値のみが観測的な意

．0　　　　　　　　0．5　　　　　　　　1．0

　　　差分に就いての重み関数

第9図　110．836GHzオゾン線差分の混合比重み

　　　関数

味を持つ．従って余り細かく取ることは意味が無い．

それで，問題は

瑞）一∫騰z）π（z）ぬf・rn一・，乳＿，N

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2）

のN個の方程式が与えられている場合に未知関数x

（Z）を求めると言う問題に帰着する．

　それには，第8図の重み関数から釣り鐘型の重み関

数が得られるように変換する必要がる．その最も簡単

な方法は輝度温度の差分を取ることである．第9図は

この輝度温度の差分に対する混合比の重み関数の例を

示したものである．図中の数値は差分を取った周波数

オフセットの組みで，MHz単位に取ってある．図から

明らかな様に，この重み関数は圧力が因子2だけ変わ

るとピーク値の約半分に減る釣り鐘型をしているの

で，この高度分解での混合比が求められる．差分を更

に細かく取ると，より多くの点での混合比が求められ

るが，高度分解は大差が無い．それは高度分解が圧力

によって決まるために原理的な制約があるためであ
る．

　オゾンスペクトルから混合比の高度分布を求める方

法には，この他に次のような方法がある（例えばRod－

gers，1976；Brillet，1989；Miche1，1993）．
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　5．1直交関数系による展開．

　（2）式のW砿，～）を直交化、して得られた直交関数

系によってオゾン高度分布を展開する方法である．こ

の方法を使うと負の混合比の領域が現れること，誤差

が大きいことの2つの欠点がある．これらの欠点に

よってこの方法は実用的では無い．データ解析の理論

にとっては重要である．

　5．2　最小二乗法による解．

　この方法を使うには地球物理的に意味のある適切な

実験式が必要である．

　5．3Chahineの方法．

　輝度スペクトルの測定値と内挿・外挿による計算値

との比を使って，逐次近似の繰り返しによって解を解

を求める方法．逐次近似は，スケールの小さい構造に

関する補正が補正のし過ぎになるために，1回目の補

正は有効であるが，多数回繰り返すと発散する．

　5．4　Backus－Gilbert法．

　S／N比から最適の空間分解が得られる関数系を使

う　（Backus　and　Gilbert，1970）．

　5．5　0ptimal　Estimate

　計算値と観測値が誤差範囲で一致し，与えた分布と

比べて確率的に一番もっともらしい解を探す方法．こ

の与える分布をαρ万oガknowledgeと呼び，モデル

や予報値を使う．与えた分布からのずれが少ない場合

には有効である．変動の大きい場合には，どんな分布

を与えるかが問題となる．

　6．電波天文学における解析法

　同様な問題は電波天文学にも多数あるが，ここでは

干渉計による観測から天球上での輝度分布を求める問

題を取り上げよう．実際には輝度分布は2次元的であ

るが，ここでは簡単のために1次元で説明しよう．2

アンテナの干渉計を考えると，その干渉パターンは正

弦波になる．従って，第10図に示した様な輝度分布を

した天体を干渉計で観測すると，図に示した様な正弦

曲線及び余弦曲線と輝度分布B（2）の積を積分した量

が求められる．これを式で表すと

　　　　y（々）一右∫ン吻（～）ゐ　（3）

が求められることになる．ここでhは波数を表す．’V

（h）を電波天文学ではヴィジビリティと呼んでいる．

（3）式はヴィジビリティが輝度のフーリエ変換になっ

ていることを示す．従って，ヴィジビリティ’V（h）が

すべてのゐに対し知られていれば，フーリエ逆変換の

．B（z）

　　　　　　z
第10図　干渉計の観測．

公式によって解B（Z）が求められる．

　（3）式では，zについて無限に広がった空間に就い

て積分したが，その代わりにzについて幅2Lの領域

の中では同じβ（z）をフーリエ級数で表し，その外で

はゼロと置いても良い．そうすると，（3）式の代わり

に

砺一士∫歯一B（9）ゐ （4）

と書くζとができる．すべての∂。が知られていれば，

上式の解は121＜Lでは

　　　　め
B（z）一Σ曜一
　　　π＝一〇〇

l　z　I＞Lでは，B（2）＝・0により与えられる．

y（々）と∂。の間には

　　　　　　ぬy（た）一毒Σ砺sin浩髪π）

　　　　　π＝一QO

（5）

（6）

の関係式が成立する．この式から々＝nπ／L（ηは整数）

の時，y（nπ／L）＝（L／歪万）∂．となって，∂．のみで

決まることが分かる．又，任意のhでのヴィジビリ

ティ閣V（々）は砿／πに近いnの∂．に大きく依存し，

これから遠い項には余り依存しないことが分かる．

　以上はフーリエ積分及びフーリエ級数の理論である

が，観測的には有限個のヴィジビリティだけが知られ

ているに過ぎない．この様な場合に古くから行われて

いた方法は知られている有限個の項の和

　　　　へ
B（z）一Σ躍一
　　　π＝一ハr

（7）

を取る方法である．

　第11図はこの方法を使った時の例で，電波源が矩形

及び点源の場合についての計算結果である．この計算
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β（z）

　　　　　　　　　　z
第11図　矩形型電波源及び点源の輝度分布．

ではそれぞれ20項を計算してあるが，波打った結果が

得られる．特に輝度にジャンプのある場所や点源の場

合には大きいサイドローブが現れ，また負の輝度の領

域が出来る．これは直交関数系による展開の理論で

ギッブス現象と呼ばれているものである．

　干渉計の場合，個々のアンテナの視野の中の電波源

はすべて受かる．それで，視野の中に多数の電波源が

あるとサイドローブが重なって強い電波源がある様に

見えることがある．これを混乱（confusion）と呼び，

干渉計による観測の1つの限界を与える．オゾンの問

題の場合に直交関数系による展開がうまく出来ないの

も同じ理由である．

　この問題を避けるために（7）式の代わりに

　　　　ル
B（2）一Σ　ピー
　　　π＝一ハr

（8）

と置くことがある．ここで，ω。ニ1，2〃±（“＋1）ニ0で，2〃±”

はηが増大すると一様に減少する関数である．砺の

取り方としては次の様なものが取られている．

　　　　　　n1．zσπ＝1一
　　　　　ノV十1。

　これはCesaro平均と呼ばれ，フーリエ級数の理論

で使われているものである．

　　　　　た　　ηπ2．　z〃η＝＝cos
　　　　　　2（N＋1）’

3．ω．＝αc・sた迦」＋ゐ，召＋6ニ1，α，6＞0．

　　　　　　　　2／V

　これ等の式はいずれもノV→∞で，（7）式と一致す

る．（7）式は最小二乗法の意味で誤差が最小で，像が

最もシャープであるが，サイドローブが非常に大きい．

Cesaro平均はサイドローブが小さく負の領域も現れ

ないが，（7）式による計算と比べて像の分解能が約半

分に落ちる．他の方法はこの中間的なもので，負の領

域は有っても小さく，サイドローブも小さく，中間的

空間分解能が得られる．

　これ等は古くから使われてきた方法であるが，1970

年代に入って，従来の方法に対する吟味が行われてい

る．これ等の議論の要点をまとめると以下の様になる．

サイドローブが大きくなったり，負の輝度が得られた

りするのは，大きなヴィジビリティの項で打ち切って，

測定値の無い項をゼロと置いたためである．十分に小

さいヴィジビリティの項まで含めればこの様な事は起

こらない．従来の方法では測定値の無い量はゼロと置

いたことになるが，これは根拠の無い仮定である．輝

度が負で無いということは自明（αρガoガknowledge）

であり，自明の条件を満たさない方程式の解法は物理

的に意味が無い．実際，測定されているヴィジビリティ

には実測値を使い，輝度は負で無いと言う条件を付け

て未知のヴィジビリティを求めると，普通ゼロになら

ない．従って，問題は測定値のあるヴィジビリティに

ついては測定値と合い，輝度は負で無いという自明の

条件を満す与えられた積分方程式の解を探すと言う問

題に帰着する．

　この問題については幾つかの方法が提案されてい

る．第1の方法は解析接続による方法である．輝度分

布が連続関数の場合ヴィジビリティは解析関数にな

る．解析関数は解析接続が可能である．それには具体

的には（6）式を解いて∂。を求めれば良い．この方法は

電波源が点源に近い時に有効である．点源に近いとい

うことは具体的には少数の∂。以外は観測出来ないと

いう意味である．（6）式で示した様にヴィジビリティ

はη～hL／πの近くの∂．が大きく寄与し，その他の

∂。は余り影響しない．従って解析接続で求められる∂。

は数項である．2～3項の∂。しか知られていない場合

には更に数項増やせるということは分解能が約2倍に

増やせるということで意味がある．しかしながら，電

波源が広がっていて多くの∂．が知られている場合に

は，更に数項増やしても分解能はほとんど上がらない．

広がった電波源のみの場合にはこの事はそれ程の問題

では無いが，広がった電波源と点源が混在する場合や

電波源が広がっているがシャープな境界を持っている

場合等に適用出来ないことはこの方法の不利な点であ

る．
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第12図 手前の丁字型に並んだアンテナ群が国立天文台の電波ヘリオグラフ（長野県野辺山）．

遠方の大きなアンテナは宇宙電波観測用の45メートル電波望遠鏡．

　第2の方法はrestorationとcleanと呼ばれる操作

を組み合わせた方法である．この方法ではまず（8）式

によって輝度分布の近似値を求める．次に輝度が最大

となる点について，ビームパターンの補正を行う．得

られた輝度分布が負となる点については輝度をゼロと

置いたものを初期値ゼロの画像のデータ領域に加える

と共に，与えられた輝度分布から差し引く．これをO－

C（観測値一計算値）が誤差の範囲に入るまで繰り返

す．この操作をrestoration，得られた図をdirty　map

と呼ぶ．次にこの図をガウス型の様な素性の知れた奇

麗な関数を使って平滑化する．こうして得られた図を

cleaned　mapと呼んでいる．

　第13図は国立天文台の電波ヘリオグラフ（第12図，

Nakajima6！α1．，1994，Y．Hanaoka6！α1．，1994）に

よってこの方法を使って得られた太陽の電波画像の例

である．図の左上がdirty　map，右上がcleaned　map，

左下は右上の図の表示レベルを変えたもの，右下は太

陽面の右側にある活動域を拡大したものである．

　第3の方法として，MEM（Maximum　Entropy
Method）と呼ばれる方法がある（例えばUlrich　and

Bishop，1975）．ここでエントロピーと呼んでいるのは

情報理論におけるエントロピーで，物理学で使われて

いるエントロピーとは符号が逆である．この方法では

∂。の測定値と合うとの条件の下で，

　　　　　　　　δ勇・gβ（z）ぬ一・

を満たすB（2）を探す．＊9

　ラグランジュの未定係数法を使うと上式から

　　　　　　　　　ル
加（z）｛浸、）一Σ編2をσ一｝一・

　　　　　　　　一ハr

が得られる．

　この式が成り立つためには｛｝内がゼロとならねば

ならない．すなわち，

　　　　　　　1B（z）二
　　　Σ報λn2㌔e一伽2／L

（9）

が成立する．ここで，未定係数λ。は上式と

　　　　　　㌍立∫1じ一・B（z肱

から決める．この方法は太陽観測衛星　Hinotori　と

Yohkohの硬エックス線画像を得るのにも使われてい
る．

　この他に2次元画像の処理に使われる方法として，

＊910g　Bはレイレイージーンズ領域でのエントロピー．

　ウイーン領域ではB　log　Bとなる．
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第13図 第12図の電波ヘリオグラフによって得られた太陽面の電波画像（国立天文台鷹野敏
明氏による）．

ART（Algebraic　Reconstruction　Technique；Gor－

don，1979）と呼ばれる方法がある．この方法では2次

元画像をある傾きの直線に沿って積分して得られる1

次元輝度分布を色々な方向について測定する．この画

像が的ッ軸方向についてそれぞれN点，全部でノV2

個の画素からなるとすると，これらの測定値はノ〉2元

の連立1次方程式で書き表される．傾きを多数取れば，

1次方程式の数はノV2より多くなる．但しその階数は

分からない．それで，問題は独立変数の数より多くの

方程式からなるが，階数のわからない連立1次方程式

の解を求める問題に帰着する．それには，まずある方

向について積分された1次元輝度分布をその直線上に

一様に分配する．次に別の方向に就いて，O－Cを求

め，これを同じくその直線上に分配する．但し負の値

が出ればこれをゼロと置く．これを繰り返して画像を

得る．この方法は病院でCTスキャンに使われている

方法である．

　これら各種の方法が有るがこれらに共通している点

は，輝度は負にならないという自明の条件を使うこと，

方程式の解法が非線形であることの2つである．又欲

張ると失敗し，程々で止める必要がある．ここでは，

自明の事実として輝度が負にならないことだけを揚げ

たが，スパイ衛星や複写機等の例では，建物や軍艦・

文字の境界では不連続的に輝度が変わると言う事を，

CTスキャンの場合にはエックス線の吸収率は1以下

である事も自明の事実として扱われている．

　7．成層圏・中間圏オゾン

　名古屋大学理学部では1992年の1月から，不定期的

ではあるが，成層圏・中間圏オゾンのミリ波分光観測
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第14図　昼間及び夜間のオゾン混合比の高度分布．

を実施してきた．ここで最近の研究成果（Kawabata

6∫α1．，1996）をここで紹介しておこう．

　第14図は一例として1994年1月の月平均オゾン体積

混合比の高度分布を示したものである．比較のために

Tatenoのオゾンゾンデのデータも示してある．図の

横棒は統計誤差の二乗平均値である．この図からも1

hPaより上層ではオゾン混合比に顕著な日変化があ

ることが見られる．又，Tatenoのオゾンゾンデの観測

結果と良く合っている．両者を合わせると，地上から

地上80kmに近い中間圏の頂上近くまでのオゾン高

度分布が知られることになる．この高度分布は　Cha・

hineの方法にcleanを取り入れて逐次近似が収束す

る様にした方法によって得られたものである．

　第15図はオゾン密度の月平均の1時間値によって，

日変化を示したものである．図から明らかな様に，0．03

hPa約70kmより上層では，日の出直後にオゾン密

度の極小が起こり，10時頃に昼間の極大となっている．

日の出直後の極小は高度が下がると浅くなり，昼間の

極大は早くなり，0．3hPa以下では昼間の極大がなく

なる．この日変化は1．8hPa位まで見られる．殆どの

高度で夜間はほぼ一定値を保っているが，0．03hPa以

上の上部中間圏では，深夜が夜間の極小になっている．

この図に見られる日変化の相対的な変化はRicaud6！

α1．（1994）の奇数酸素・奇数水素・奇数窒素・奇数塩

素を考慮し，輸送を無視した北緯45。での9月のゼロ次

元モデルと良く合っている．

　日の出・日の入り前後のオゾン密度の変化は非常に
一
早 いので，6分毎の値をプロットしたものを第16図に

示す．横軸には地上での日の出・日の入りからの時間

が時間単位で取ってある．0．1hPaより上層では，薄明

時に約20分で夜間のオゾン密度から昼間のオゾン密度

1012

1011

03
密度　1010

cm－3

109

108

5．6hPa

3．2

1．8

1．00

．56

．32

，18

．100

．056

．032

．018

　　　0　　　　　　　6　　　　　　　12　　　－　　　18　　　　　　24

　　　　　　　　　日本標準時

第15図　1995年1月の月平均オゾン密度の日変
　　　化．圧力の対数について等間隔の高度に
　　　　ついて示してある．それぞれの線は右端

　　　　に示した圧力の高度に対応している．下

　　　の線ほど高度は高い．

に移ることが見られる．又上空ほど日の出が早いこと

を反映して，このオゾン密度の急激な減少が高度が下

がる程遅れていることがはっきり見られる．0．018hPa

の上空では，地上の日の出の18±3分前のデータからオ

ゾン密度の減少が見られる．これは太陽が地球の縁か

ら約50上まで昇った時に光解離によるオゾン密度減少

が始まっていることを示している．

　0．018hPaの上空では日の入りは地上よりも約50分

遅れるが，夕方のオゾン密度の増加は，これより早く，一

地上の日の入りの約20分後に始まっている．この間の

オゾン密度の増加は，太陽からの紫外線の大気吸収に

因る減衰に伴ったものと考えられる．オゾン密度の増

加はその後もゆっくりではあるが約1時間続いてい

る．オゾン生成反応の進行を反映したものであろう．

　第17図は専用の測定器でオゾン観測を実施し始めた

1992年1月以来1995年4月までの正午前後2時間の月

平均オゾン混合比をプロットしたものである．黒丸で

プロットされているものはCIRA’86大気モデルの気

温を用いて解析した結果である．気象庁のTatenoの

オゾンゾンデのデータも10，20，40hPaの値が比較の

ためにプロットしてある．10hPaのデータを見るとこ

れらの二つの観測結果が良く一致している．
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　第16図　暁と宵のオゾン密度の時間変化．1994年12月15日

　　　　　から1995年2月10日の平均．横軸は地上での日の
　　　　　出・日の入り時刻．

　1994年9月から1995年1月までの期間については名

古屋大学太陽地球環境研究所の岩坂・柴田・坂井氏が

ライダーによって測定された同じ日の気温を用いた解

析から得られたオゾン混合比の月平均値も白丸によっ

てプロットしてある．黒丸と白丸は良く一致している

ので，CIRA286モデルを用いて得られたオゾン混合比

と気温の測定値を用いて得られた値が月平均値では良

く一致していることが分かる．

　第17図を見ると，20，3．2，0．1hPaの高度でオゾン混

合比の年変化が小さく，この高度を境にオゾン混合比

の年周変化の様子が変化している．40hPaの高度で

は，春にオゾン混合比が大きい．これは赤道地帯から

のオゾンの輸送によると言われている．この変化は20

hPaの高度以下で見られる．

　20hPaの高度を越えると，夏に大きくなることが，

10hPaのデータに見られる．この変化はMcDemid
6！α1．（1990）がテーブルマウンテンでのライダー観測

及び人工衛星観測SAGE　I，IIのデータから高度30，

35kmで見いだしており，Froidevauxε∫召1．（1994）

が中緯度での22，10hPaで見いだしている．これは夏

季に紫外線の照射が増えて，光化学反応によりオゾン

生成が進むためと考えられている．この年周変化も

3．2hPaを境に見られなくなる．

　1．8から0．18hPaの領域では冬にオゾン混合比が増

えている．この変化も既にRusch6∫α1．（1983）と

Thomas6∫ol．（1983）によって人工衛星SMEの紫外

線分光器による観測から，Froidevauxθ’α1．（1994）

によってUARSMLSの観測から22hPaで見いださ
れている．Rusch召！α1．（1983），Solomon6砲1．（1983），

Barthθ1α1．（1983）はこの変化が中間圏下部の温度と

逆相関にあることから温度変化によるものと結論して

いる．

　Thomas6！α1．（1984a，b）のSMEによる中間圏界

面付近のオゾン混合比の観測によると，0．018hPa（約

80km）ではオゾン混合比が春・秋に極大を，夏・冬に

極小を持ち，春の極大の方が秋の極大よりも大きい．

我々の観測が完全に連続的では無く，データに飛びが

あるために，はっきりとしたことは言えないが，我々

のデータを見ても，0．018hPaでは4月と10月にオゾ

ン混合比が大きく，冬に小さい．夏季は気温・湿度が

高いので我々の電波観測は夏季には信頼性のあるデー’

タが取れないのが普通であるが，1994年の夏は異常に

湿度が低かったので幸いデータを取ることが出来た．

この年の観測結果を見ると，夏季にはこの高度のオゾ

ン混合比が小さい．この結果はThomasε’σ1．（1984a，

b）の結果と一致している．但し，Thomas6∫α1．
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（1984a，b）の観測では秋の極大は春の極大と比べて約

1／3小さい．これに反して，我々の結果では秋の極大と

春の極大は同じ位である．

　上記の様に，我々の観測結果は特定の高度について

言えば既に知られている結果と良く合っている．その

意味で新しい結果が得られた訳ではない．しかしなが

ら，従来の観測結果の多くが衛星による比較的短期間

の特定高度での変化を捕らえていたのに対し，我々の

データは高度約30kmから80kmにわたる広い高度

範囲をカバーして3年余りにわたって同時に測られて

いることが特色であろう．

　観測期間が短いのではっきりしたことは言えない

が，1．8か．ら0．18hPaの領域に見られる冬季のオゾン

混合比の増加には年による差があり，1992／93及び

1994／95の冬に顕著で，1993／94の冬には顕著な増加は

認められない．この結果は2年周期を思わせる．

　Allenθ∫α1．（1984）はオゾン密度と中間圏下部の気

温の逆相関について，0．9hPaの高度で

8…、殉ノb
　　1．OhP49m

1
o殉6●■d勉

3．hPa，40m

4（1nIO31）／4（1／T）＝1000～1200K
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第17図

19911992199319941995

オゾン混合比年変化（ppmv）．黒丸：CIRA’86の

温度による解析．白丸：太陽地球環境研究所の温

度測定による解析．実線：Tatenoゾンデ．

の実験式を得ている．このオゾン密度の温度に対する

変化率は，電波スペクトルからオゾン密度を求める時

の気温の推定値の誤差による計算上のオゾン密度の変

化と比べて3倍くらい大きい．従って，第17図の1993／

94年の冬と1994／95の冬のオゾン混合比の差の大部分

は気温の差による実際のオゾン密度の差によると考え

て良かろう．Allen6！召1．の実験式を使って，1993／94

年冬と1994／95冬の中間圏下部の気温差を推定すると，

我々の観測誤差を考慮して4－8K位1993／94年の冬は

1994／95年冬よりも高温であったとすれば，この二つの

冬のオゾン混合比の観測値の差が説明される．

　この高度範囲で見られるオゾン混合比の2年周期を

説明する1つの可能性として，QBOの影響が伝搬して

中緯度中間圏の気温に変調を起こしていることが考え

られる．McComic6！α1．（1989）はSAGE　IIのオゾ

ンデータから赤道地域の34．5kmの高度でQBOが見

られること，30km以下では中緯度でも赤道地域とは

180。位相のずれたQBOが見られることを指摘してい

る．Tatenoのオゾンゾンデの10hPaのデータを見る

と，夏季のオゾン混合比が92年と94年に大きく，91年

と93年に小さく2年周期が見られる．Eluszkiewicz6∫

α1．（1995）によると，10～1hPaの高度で，赤道地域

の鉛直運動が1993／94年に1992／93よりも弱かった．こ

れ等の観測結果は中緯度中間圏下部にQBOめ影響が

1996年12月 25



806 電波天文学とオゾン層

及んでいることを暗示している．

　Garcia　andSolomon（1985）は熱圏では鉛直方向の

渦拡散が夏と冬に大きく春と秋に小さいことを示し，

この渦拡散によって熱圏の奇数酸素が反応速度が速い

熱圏下部に運ばれて破壊されることによって，中間圏

界面付近のオゾン密度の半年周期が生じることを示し

ている．又この理論的結論と人工衛星ISISによる北

緯35。Nでの夜光の酸素原子の超微細構造間の遷移に
1
よ
る
緑 線の観測データ及びSMEのオゾンデータと比

較して良く一致していることを示している．春と秋の

極大に大差が無いと言う我々の観測結果とこの理論及

び衛星観測との食い違いの1つの原因としては，空間

分解能の差が考えれる．Garcia等の計算では春秋の差

が大きく現れるのは高度方向について非常に狭い範囲

に限られている．一方我々の0．018hPaのオゾン混合

比は主としてオゾンスペクトル線のドップラー部から

推定されている．従って上層に向かっては高度分解が

無い．

　以上が我々の観測から今までに得られた主な結果で

あるが，アマチュア気象学の成果であり，専門家の御

批判を賜りたい．

温度
（K）

1，000，000

100，000

10，000

1，000

第18図
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　　　　　　　高度（km）

光球・彩層・遷移領域の温度分布．Ver－
nazza8∫α乙（1981）による．

17

16

　8．おわりに

　以上は平成7年10月16日にホテル・アウィーナ大阪

で開催された日本気象学会の折りに開催されたオゾン

研究連絡会での講演要旨である．これは筆者にとって

気象関係の研究会での2回目の講演であった．第1回

は昭和42年2月24日に気象庁第1会議室で開催された

日本気象学会・気候変動総合研究班主催の「気候変動

と気候に関するシンポジウム」の「太陽活動と地球大

気及び地磁気との関係」のセッションでの「太陽活動

について」の講演である．今その時の集録を読み返し

てみると，樋口敬二氏の「北極海とその周辺地域の気

候的役割」・廣田勇氏の「成層圏循環の変動」等の講

演があり，最後の総合討論の座長は上田弘之郵政省電

波研究所（現通信総合研究所）長となっている．

　その時の筆者の報告書を読み返し，彩層からコロナ

ヘの遷移が当時考えられていた様に緩やかな移り変わ

りではなくて，最も急激な高度では約5ρkmの高度の

間に彩層の温度からコロナの温度に移ることが明らか

にされた点で太陽大気モデルが大きく変わっている．

太陽の大気モデルは活動度によって異なるが，第18図

と第19図に平均的な温度及び密度分布を示す．この図

は1973年に打ち上げられたSkylabの極端紫外線の解

109η

15

14

13
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9 0

第19図

500 1000　　　　　1500　　　　　2000　　　　　2500

　高度（km）

光球・彩層・遷移領域の密度分布．実線：

電子密度．点線：水素原子密度．ηは密

度（cm－3）．Vemazza6∫召1．（1981）に
よる．

析結果をプロットしたものである．高度2，100km付

近に見られる温度の段はライマン連続を放出している

層である．

　この2回の研究会の間の太陽物理の発展を振り返っ

てみると，太陽コロナの変動に関しては，基本的考え

，方は変わっていないが，著しく定量化し，且つ詳細に
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なっている．従って太陽コロナの影響を受ける磁気圏

や熱圏への影響はかなりはっきりしてきたように思え

る．これは太陽コロナの密度や温度がけた違いの変動

をするためである．オゾン層の形成に寄与する紫外線

や太陽エネルギーの大部分を占める可視光について

は，太陽が放出する全エネルギーを表す太陽常数は太

陽黒点が現れると減少するが，11年周期で見ると太陽

活動極大期に増えることが明らかにされている．又年

輪の14Cによる年代測定から，80年程度の長期的変動

を見ると，太陽活動と氷河の消長から調べた気温変動

が相関を持つこと等が明らかにされている．この他に

長期にわたって位相のそろった太陽全体の振動に関す

る研究などが揚げられる．
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