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u 専門：赤外線天文学/系外惑星撮像観測	
　　　　　　　  　　　　　　　/装置開発/補償光学	
名古屋大学：和泉氏の同僚	

	　　　気球搭載型遠赤外線干渉計(FITE)開発	
大阪大学：すばる望遠鏡で系外惑星観測	
　　　　　　　[Pleiades星団の観測]	
京都大学：(3.8m望遠鏡用)補償光学装置の開発	
開発キーワード:	干渉,	偏光,	波面計測	



なぜ(太陽)系外惑星？＋今回の発表	
u 研究の究極のゴール：：地球外生命体はいる？	
→太陽系外にも生命がすめる？(Habitable	zone)	
→(太陽)系外惑星ってどんなの？(characterizaHon)	
→どうやって系外惑星を探査？(remote	sensing)	
→系外惑星を直接みてみたい！！(direct	imaging)	

→補償光学が必要→自分で作りたい！！→開発だ！	
	

u 発表：：補償光学がなぜ必要で、どういう問題をどう
いう方法で解決しているか。	

生命って何?	
は手に負えない	
けれど理解は	
深まる……	

ホントの究極ゴール	

補償光学	 重力波検出	 比	

ターゲットの距離	 1—1000pc	 〜200Mpc	 1	:	20万—2億	

制御精度(角度)	 〜0.01秒角	 〜nrad	 10	:	1	

制御精度(速度)	 〜10kHz	 〜10Hz	 1000	:	1	

制御精度(波面)	 〜λ/20〜50nm	 〜μDpt〜10nm	 5:1	

・1秒角=1/60分角=1/3600度	
　　　		≒4.9μrad	
・波長(λ)は近赤外1—2μm	
・Dptからnmへの変換は		
		φ10cm程度の素子を想定	
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導入:系外惑星検出::	手法	
u 1995年(主系列星周りで)初の系外惑星検出	

共通重心	× 

u 主な観測手法	
– 間接的	

u 	視線速度(RV)法	
u 	アストロメトリ法	
u 	トランジット法	
u 	重力マイクロレンズ法	

– 直接的	
u 	直接撮像	
u 	(トランジット分光)	

主星(中心星)	

(系外)惑星	
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視線速度法	
[質量(傾斜角とカップル),	

軌道周期,	離心率...]	
	
	
	
	

	
	
	
	

マイクロレンズ法	
[質量(比),		

軌道半径...]	

天	
文	
的	
物	
理	
量	

トランジット法	
[惑星半径,	軌道傾斜,		

軌道周期,	大気組成,	天候,	...]	

	
	

直接撮像法	
[光度(質量,	半径::年齢モデルに依存),		

軌道半径(天球面投影),	軌道周期,		
アルベド,	大気組成,	天候,	
バイオシグネチャーetc....]	

	
	

環	
境	
的	
物	
理	
量	

天文的物理量	
[軌道(周期,	軌道半径,	離心率	
傾斜角etc...),	質量,	惑星半径etc....]	

環境的物理量	
[表面温度,	大気組成,		
アルベド,	周惑星環境etc....]	

アストロメトリ法	
[軌道(周期,	軌道半径,	離心率	
傾斜角etc...),	質量]	

←サーベイ観測による惑星系の発見に適している	
:	惑星存在率(質量/軌道周期依存性)	
(トランジット法,	アストロメトリ法,	マイクロレンズ法)	

中心星近傍	

個別の天体の環境を取得出来る→	

中心星遠方	

導入:系外惑星検出::	特徴	
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ハビタブルな惑星を調べるには	
直接撮像観測しかない	

ハビタブルゾーン�

山本の主観です	



導入:系外惑星検出::	推移	
u 1995年の｢惑星｣発見以来3000個以上(候補)報告	

u 観測例の大半(〜9割)はトランジット法	
u 直接撮像観測では10—20例程度(下グラフは含候補)	
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導入:	系外惑星検出::	まとめ	
u 検出数は増加。質量、惑星半径、軌道長半径な

どの分布、惑星存在率などは明らかに	
→主に間接法で、今後はほぼ観測衛星へ	
u 直接撮像は既発見惑星のcharacterizaHonへ	

0.001

0.01

0.1

1

10

100

0.01 0.1 1 10 100 1000

軌道長半径	(AU)	

惑
星

質
量
	(木

星
質

量
)	

褐色矮星質量(13—75木星質量)	

木星	

海王星	

地球	
&火星	

直接撮像の	
観測領域	

△トランジット法	

土星	

■■

■

■

■■

←主星近傍	

0.001

0.01

0.1

1

10

0.01 0.1 1 10

離角	(秒角:	5μrad)	

惑
星

質
量
	(木

星
質

量
)	

木星	

海王星	

地球	

今後直接撮像
が狙う領域	
0.1—1.7	

○RV法	

土星	

■■

■

■

■■

Gaia(衛星)の	
観測領域	

0.01	 0.1	 1.0	 10	

0.001	

0.01	

0.1	

1.0	

10	

←主星近傍	

5/50	



直接撮像:	困難さ1	
太陽系を10pcからみたとき	

波長λ	(μm)	

太陽	

木星	地球	

1.  惑星が暗い:	
–  木星〜22mag	
–  地球〜27mag	

2.  恒星と惑星が近い:	
–  太陽-木星	〜0.5秒角(3μrad)	
–  太陽-地球	〜0.1秒角(0.5rad)	

3.  恒星と惑星の明るさの比が
大きい:	

–  木星/太陽	 	10-7	

–  地球/太陽	 	10-9	

可視光	
〜108	

赤外線	
〜107	

1,	2→大口径(分解能は口径(D)に比例、感度はD4に比例)	
3 	→高コントラスト装置/技術(コロナグラフ等:後述)	
が必要	
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直接撮像:	宇宙望遠鏡	

u メリット:		
– 大気がないので天候などに

よらない高精度な観測が可
能(後述)	

u デメリット:		
– 高コスト(>>100億)	
– 長開発期間(>10年)	
– 大口径化が困難	
–  (専用望遠鏡でなければ)観

測時間が短い/少ない	
– 最先端技術の適応も困難	

JWST(口径6.5m)※wikipediaより	

HST(口径2.4m)※wikipediaより	

専用望遠鏡開発はほぼ動いていない	
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直接撮像:	地上望遠鏡1	
u メリットデメリットは

宇宙望遠鏡と反転	
u but	コスト∝D2.45	

– 8m→30mで25倍に	
u 各種問題で遅延……	
u 惑星撮像専用運用

も困難…	

u 第2の地球観測には
30m級以上が必要だ
が…	

TMT	(口径30m)	
>1000億……	

E-ELT	(口径40m)	
>1500億……	
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@Hawaii?	



12

TABLE 4
Nominal HR 8799 bcde Photometry Considered Here

Filter z J H Ks [3.3] L′ [4.05] M ′

λ (µm) 1.03 1.25 1.633 2.146 3.3 3.776 4.051 4.68

Planet
b 18.24 ± 0.29 16.52 ± 0.14 15.08 ± 0.13 14.05 ± 0.08 13.22 ± 0.11 12.60 ± 0.10 11.84 ± 0.18 13.07 ± 0.30
c > 16.48 14.65 ± 0.17 14.18 ± 0.17 13.13 ± 0.08 12.22 ± 0.11 11.74 ± 0.08 10.99 ± 0.08 12.05 ± 0.14
d >15.03 15.26 ± 0.43 14.23 ± 0.22 13.11 ± 0.12 12.02 ± 0.11 11.58 ± 0.09 10.89 ± 0.14 11.67 ± 0.35
e – > 13.2 13.88 ± 0.22 12.89 ± 0.26 12.02 ± 0.21 11.57 ± 0.12 10.74 ± 0.20 > 10.09

Note. — The (nominal) HR 8799 bcde photometry considered here. The z band photometry come from Currie et al. (2011a), J band
photometry for HR 8799 bcd come from Marois et al. (2008a) while upper limits come from Oppenheimer et al. (2013), the H band and
[3.3] photometry come from Skemer et al. (2012), the Ks band photometry come from Marois et al. (2008a) for HR 8799 bcd and from
Currie et al. (2011a) for HR 8799 e, the L′ and [4.05] photometry come from this work and the M ′ photometry come from Galicher et al.
(2011).

TABLE 5
Statistical Tests Comparing HR 8799 bcde photometry

Photometry b and c b and d b and e c and d c and e d and e

Nominal (0.98 [0.42], 0.99+) (0.32 [0.39], 0.99+ ) (0.14 [0.36], 0.99+) (0.59 [0.92],0.66) (0.02 [0.82], 0.66) (0.27 [0.91], 0.31)
Keck 2005 H band (0.98 [0.42], 0.99+) (0.42 [0.38], 0.99+) (0.14 [0.36], 0.99+) (0.64 [0.90],0.77) (0.01 [0.83], 0.59) (0.19 [0.96], 0.11)
P1640 J and H band (0.10 [0.43], 0.99+) (0.58 [0.38], 0.99+) (0.74 [0.35], 0.99+) (0.35 [0.87],0.77) (0.64 [0.80], 0.92) (0.27 [0.92], 0.28)

Note. — Confidence limits at which two pairs of planets’ (scaled) photometry differ as determined from the goodness-of-fit statistic given the number of degrees of freedom – Ndata

- 2 for scaled photometry, Ndata -1 for non-scaled photometry – and the χ2 value. For HR 8799 bcd comparisons, Ndata = 7 while comparisons with HR 8799 e have Ndata = 5. The
different rows indicate the nominal case, using photometry listed in Table 4, the Currie et al. (2012b) H-band photometry, and the Oppenheimer et al. (2013) J and H photometry.
The two entries (enclosed by parentheses) list the correlation from scaling the planets’ fluxes with respect to one another (left entry) and the nominal correlation (no scaling of the
spectra) (right entry). A value closer to one means that the photometry significantly differ (e.g. 0.95 = the planets’ photometry differ at the 2-σ/95% confidence limit). The “[]” values

enclose the scaling factor applied to the second planet in each listed pair that minimizes χ2.

TABLE 6
Atmospheric Models

Figure Panel Planet Teff (K) log(g) Cloud Type Chemistry Reference

8 top-left HR 8799 b 900 4.0 A60 equilibrium 1,2
middle-left ” 850 4.0 AE30 equilibrium 3
bottom-left ” 850 4.3 AE60 100×CO, 0.01×CH4 4
top-right HR 8799 d 1000 4.0 A60 equilibrium 1,2

middle-right ” 975 4.0 AE60 equilibrium 3
bottom-right ” 1000 4.0 AE60 100×CO, 0.01×CH4 4

9 top-left HR 8799 b 900 4.0 0.85×A60, 0.15×E60 equilibrium 5
bottom-left HR 8799 c 1000 4.0 0.7×A60, 0.3×E60 equilibrium 5
top-right HR 8799 d 1000 4.0 0.9×A60, 0.1×AE60 equilibrium 5

bottom-right HR 8799 e 1000 4.0 0.75×A60, 0.25×E60 equilibrium 5

Note. — References: 1) Burrows et al. (2006), 2) Currie et al. (2011a), 3) Madhusudhan et al. (2011), 4) Skemer et al.
(2012), 5) this work.

Fig. 1.— Keck/NIRC2 L′ images of HR 8799 from 2012 data (left) and archival 2010 data (right) reduced using A-LOCI. HR 8799 bcde
are all easily identifiable.

HR8799	(Currie+2014)	

b	7MJ	
1’’.7	

c	10MJ	
1’’.1	

e	9MJ	
0’’.4	

d	10MJ	
0’’.7	

主星との光度比は	
およそ10-5	

+	

1’(60’’)	
直接撮像:	地上望遠鏡2	

u 4-8m望遠鏡でもやれる
ことはまだまだある。	
– 木星型惑星の検出、温

度や大気組成/天候の
観測など	

– 要素技術開発	
– 大口径がかえって不利

になることも(後述)	

高コントラスト装置無し	

高コントラスト装置あり(口径10m)	

Gemini	
(口径8.1m)	

VLT	@チリ	
(口径8.2m)	

すばる	
(口径8.2m)	

Keck	I	
(口径10m)	

wikipediaより	

wikipediaより	
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直接撮像:	地上望遠鏡3	
u 京大岡山3.8m望遠鏡	

– 岡山天体物理観測所(標高370m)	
– 軽量架台(〜10t)	
– 口径3.8m/18枚分割主鏡	

u 国内最大/国内初の分割鏡	

– 年間100—300晩の観測	

望遠鏡ドーム(建設中)	

主鏡形状	 望遠鏡架台	

3.8m	
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直接撮像:	困難さ2	
u 地球大気の影響:	

– 星の瞬き＝陽炎＝星像/波面乱れ	
→ 温度ムラ(地表やオゾン層)	
→ 密度ムラ	
→ 屈折率ムラ	
→ 光路長ムラ/	
→ 波面乱れ/強度ムラ	

望遠鏡	

大気乱流(〜10km)	

地上	

風速	

弱←屈折率の構造定数→強	

屈折率	
HVBモデル	

風速	

猛暑による陽炎 

時事通信 
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直接撮像:	大気による波面乱れ	
u 乱流は大きな塊から小さな塊へエネル

ギーが移っていく→Kolmogorovモデルetc.	 8.2m	

望遠鏡開口φ3.8m	

波面の断面	

λ	 無補償	

3.8m	望遠鏡瞳パターン	
8.2m	

望遠鏡主鏡面での	
位相ムラ(シミュレーション)	

大きな渦から小さな渦へ	

主鏡上での座標[m]	
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大気乱流による像	 回折限界像	
大気乱流像のピーク値は	
回折限界の〜1.8%	



直接撮像:	大気による波面乱れ	
u 乱流は大きな塊から小さな塊へエネル

ギーが移っていく→Kolmogorovモデルetc.	 8.2m	

望遠鏡開口φ3.8m	

波面の断面	

λ	 無補償	

3.8m	

望遠鏡瞳パターン	

望遠鏡開口(φ3.8m)	
1mm	10mm	10cm	1m	10m	

大気乱流のパワースペクトル	

Kolmogorov	モデル	
∝K-11/3	

小←空間周波数K→大	

1e14	

1	
100	
1e4	
1e6	
1e8	
1e10	
1e12	

outer	scale	:	10m	
フリード長	:	10cm	
観測波長 	:	1.6μm	(H)		

8.2m	

望遠鏡主鏡面での	
位相ムラ(シミュレーション)	

大きな渦から小さな渦へ	

主鏡上での座標[m]	

おおよそ平面と見なせるスケールがフリード長	

20cm	
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直接撮像: 補償光学(Adaptive Optics)	

補償光学で波面を補正	

u 補償光学の3要素	
1.  波面センサ(WFS)	

u リアルタイム計測	

2.  可変形鏡(DM)	
u リアルタイム補正	

3.  計算機	計算機	

波面センサ	

大気乱流で 
乱れた波面	

出力 
波面	

国立天文台	
回折限界像	
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補償光学なし	 補償光学あり	



直接撮像:	SEICAの開発	
SEICA	[Second-generaHon	Exoplanet	Imager	

	with	Coronagraphic	Ao]	
u 京大岡山3.8m用惑星撮像装置	
u 木星型太陽系外惑星の直接撮像	
　　→0”.2—0”.3で10-5〜-6	
u 先進技術のテストベッド	

u FPGA制御:	
u PDI	WFS:	新方式波面センサ	
u SPLINE:	新方式コロナグラフ	
u ポストプロセス	
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→高コントラスト装置	



高コントラスト装置:	コロナグラフ1		
u 光軸上の光[主星光]を低減:		

– 主星像のみのマスクでは不十分	
– ハローの抑圧が主目的[Lyot	stop]	主鏡開口	

image	
mask	

Lyot	
stop	

検出面	

古典的コロナグラフ	

回折限界(線形表示)	

回折限界(対数表示)	

強
度
(ピ

ー
ク

比
)	

主星[コロナグラフ無し]	

主星[コロナグラフあり]	
惑星像	

距離	[λ/D:	0.06秒角,	0.3μrad]	

ハロー	

主星像のみマスク	
(対数表示)	
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Pascal	Borde	2004	

1st	瞳面	 1st	像面	 マスク	 2nd	瞳面	 Lyot	stop	 2nd	像面	
Lyot	焦点面で強度変調させることで恒星光を低減	

u 古典的Lyot	

u pupil	apodizaHon:	瞳面に振幅マスク	

瞳面	 像面	 強度分布(x軸方向)	

高コントラスト装置:	コロナグラフ2	
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高コントラスト装置:	コロナグラフ3	
u 4	Quadrant	Phase	Mask:	焦点面に位相マスク	

0	

0	

π	

π	

焦点面位相マスク	 焦点面複素振幅	 焦点面位相	

2nd		瞳面	 瞳面マスク透過後	 焦点面	

Rouan+2000	
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高コントラスト装置:	コロナグラフ4	
u 瞳や焦点面で、位相や振幅に変調を与える	

より内側	
より広い範囲	
より深く	

、実現性が高い
かなどで、	
たくさんの方式
がある。	
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高コントラスト装置:	SPLINE1	
u SEICA用コロナグラフ	

Savart-Plate	Lateral-shearing	Interferometric	Nuller	for	Exoplanets		5

xy
z

惑星光が
残る

0度偏光子 サバール板 90度偏光子 リオストップ

SPLINEの原理

SPLINE

リオストップ望遠鏡瞳

撮像レンズ 天体像

x

y

北海道大学黒田君学会スライドより	

※サバール板は方解石を二枚貼り合わせて光路差無く偏光成分で異なるshearを起こさせる	
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高コントラスト装置:	SPLINE2	
SEICA搭載用 2ch-SPLINE 6

偏光分離プリズム偏光分離プリズム
(方解石)

サバール板(LB4)
両偏光成分
を扱える

強めあう

弱めあう

スループット向上

u SEICA用に、より高効率化	
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北海道大学黒田君学会スライドより	



高コントラスト装置:	SPLINE3	

8

偏光分離プリズム
サバール板

偏光分離プリズム
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実証試験は完了。搭載実機のための治具や構造体の設計/試験中	



補償光学:	AOパラメータ1	

ポストプロセスなし	

ポストプロセスあり	

SCExAO:	MarHnache+2014	

u 目標105—6のコントラスト	
u コロナグラフ：SPLINE::	瞳面干渉型コロナグラフ	
u ポストプロセス:	スペックルナリング	

u コロナグラフ＋スペックルナリング	
– 平面波で性能を発揮→高精度波面補正	
– 光軸上の強度を抑圧→高精度星像安定	

u コロナグラフからの要求	
u 星像安定性:	<10mas	≒	48nrad	
u Strehl比:		 	>0.9	(回折限界は>0.8)	

u →波面残差 λ/20	
u 	〜60nm	(rms;	@Jバンド[1.2μm])	

スペックルナリング	
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WFSの測定点	

DMの制御点	

仕様を決定する	
•  WFS測定点数	
•  DM制御点数	
•  制御速度	

計算機	

波面センサ	

大気乱流で 
乱れた波面	

出力 
波面	

Deformable		
Mirror	(DM)	

Wavefront	sensor	

補償光学:	AOパラメータ2	
23/50	



u 制御点数:		
– 岡山のフリードパラメータ	
r0≅15cm	(@800nm)	
				≅24cm	(@1.2μm:	Jバンド)	
– 3.8m/15cm=25分割	
→DM分割数:1次元24分割	

	 	 	 			計492素子	

望遠鏡開口3.8m	

補償光学:	AOパラメータ3	

15cm	

24分割	
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u 制御速度:	
u 位相ムラは「凍

結」されている	
u 24素子で風速
10m/sのとき
0.016秒で隣の
素子へ	

SEICA-ExAO:	10masの安定性、λ/20の高精度	
　　5—10kHzの高頻度、24素子の高空間周波数	

補償光学:	AOパラメータ4	
←10m/s	

←	

←	

分割部分の移動	

u 1/10素子分の移動に抑圧
→1.6msecの制御	
u サンプリング速度	
1.6/10	msec=6kHz以上で制御ループ	

	
AOパラメータまとめ	 凍結された位相ムラの風による移動	
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Tip/Tilt部 視野内で星像
を安定させる	

Woofer部 λ/4程度まで
波面補償する	

Tweeter部 λ/20程度まで
波面補償する	

望遠鏡	
より→	 T/T	

Woofer	DM		
88	actuators	

T/T	sensor	

DM1	

CPU1	

λ:0.4-0.5µm	

Frame	rate:	100Hz	
LimiHng	magnitude:	16mag	

λ:0.5-0.7µm	

SHWFS	

Frame	rate:	1kHz	
LimiHng	magnitude:	12mag	

CPU2	

Tweeter	DM	
952	actuators	

λ:0.7-0.9µm	

PDI	
Sensor	

Frame	rate:	6kHz	
LimiHng	magnitude:	7mag	

FPGA	

コロナ	
グラフ・	
	
分光装
置へ	

DM2	 DM3	BS1	 BS2	 BS3	

Tweeter	DM	
492	actuators	

位相センサ	
	

補償光学:	SEICAのAO部分	

BS2	

u 目標:	高精度(λ/20),	高頻度	(5—10kHz),	高空間周波数	(24分割)	

無補正	 Woofer	AO後	 Tweeter	AO後	
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補償光学:	可変形鏡(DM)	
u 可変形鏡の動作	

– メンブレン方式	

0 

0.2 

0.4 

0.6 

0 2 4 6 8 10 12 14 17 19 

D
is

pl
ac

em
en

t[
µm

]	

Deformable mirror diameter[mm]	

u DM素子を複数同時に動作させた際の関係	
u 複数素子の変形の重ね合わせによって形状が決定	

No.49 

No.48+No.
No.48＆No.

No.48 

（ALPAO社製 ALPAO	DM	88-25）	
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補償光学:可変形鏡(DM)		
3段階で4つの条件を満たす補正	
1)  位置安定性:	TipTiltミラー系	
	 	 	 		〜10mas,	100Hz	
		T/T補正後の波面残差は〜2um(rms)	

2)  低時間・空間周波数補償:	Woofer系	
	 	 	 	8素子(88素子),	1kHz,		
	 	 	 	ストローク11.3um	

3)  高時間・空間周波数補償:	Tweeter系	
	 	 	 	24素子(492素子),	8.5kHz,		
	 	 	 	ストローク1.5um	

T/Tミラー	

Woofer	DM	
φ20mm,	88素子	

Tweeter	DM	
φ6.4mm,	492素子	
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WFS	(波面センサ)による波面形状(エラー)の計測方法	

A.	幾何学的計測	

計測対象の波面	
理想的な波面	

ƭƭƭƭ�

ł,-yǊîƅǱțǫ�

•  îƅǱțǫǋ�ǁǊÀ�ǈq8ȧ!
ȝƨ�ÿŋõȧîƅǊäǒǜ�ÿǅƺǃŋõ!

ȝƨ�đŋõȧîƅǊäǒǜ�đǅƺǃŋõ�

�ÿŋõ�

Ą¨čǇîƅ�

ŋõ�ŗǊîƅ�

Ą¨čǇîƅǈ�ƻǙ�ÿŋõ!
ƨƦ)ƴǋ�ÿǊ1â�5!
ƨƦÆāǋ�ÿǊ2â�5�

�đŋõ�

Ą¨čǇîƅ�

ŋõ�ŗǊîƅ�

Ą¨čǇîƅǈ�ƻǙîƅǊ!
ŧǒȜŨǚǊŋõ�

ƭƭƭƭ�

B	.	直接位相計測	

計測対象の波面	
理想的な波面	

ƭƭƭƭ�

ł,-yǊîƅǱțǫ�

•  îƅǱțǫǋ�ǁǊÀ�ǈq8ȧ!
ȝƨ�ÿŋõȧîƅǊäǒǜ�ÿǅƺǃŋõ!

ȝƨ�đŋõȧîƅǊäǒǜ�đǅƺǃŋõ�

�ÿŋõ�

Ą¨čǇîƅ�

ŋõ�ŗǊîƅ�

Ą¨čǇîƅǈ�ƻǙ�ÿŋõ!
ƨƦ)ƴǋ�ÿǊ1â�5!
ƨƦÆāǋ�ÿǊ2â�5�

�đŋõ�

Ą¨čǇîƅ�

ŋõ�ŗǊîƅ�

Ą¨čǇîƅǈ�ƻǙîƅǊ!
ŧǒȜŨǚǊŋõ�

ƭƭƭƭ�
位相差φ	

波面の傾斜/曲率	

幾何学的計測	 直接位相計測	

取得量	 傾斜・曲率	 参照面との位相差	

長所	 ・測定可能なレンジが大きい	
・光学系が比較的簡素	
・採用実績が多い	

・形状測定で誤差伝藩がない	
　多点・高精度で有利	
・計算が簡単(ex.	差分2回と除算1回)	

短所	 ・形状計測で誤差伝藩が生じる	
-  傾斜は1階積分	
-  曲率は2階積分	
・SHWFSは重心計算が必要	
→素子数大で不利	

・測定レンジが小さい	
　±1λ、±π	[rad]	
・最低3つの位相差測定(ex.	0,	π,	π/
2,	-π/2)が必要	

使用例	 シャックハルトマンセンサ(ex.	GPI)	
曲率センサ(ex.	HiCIAO/AO188)	

fixed-ピラミッドセンサ(ex.	SCExAO)	
Zernikeセンサ(ex.	Palomar)	
点源回折干渉計センサ(ex.	SEICA)	

補償光学:	WFS方式 	
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レンズアレイ	

	CMOSカメラ	星の光	

u 幾何学的測定[傾斜測定]:	シャック=ハルトマンWFS	
補償光学:	WFS方式::	SHWFS		

理想波面(参照波面)	

測定波面	

⊿X	

⊿Y	

( 0, 0 )	

モーメントからスポットの「重心」を検出	
→傾斜を測定	
→1階積分で波面再構成[積分誤差…]	
	
Woofer	AOでのWFSに採用	
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補償光学:	WFS方式::	直接位相計測	

Mach-Zehnder型	

Smart & Steel 1975 

u マッハ-ツェンダ型	
–  光路を2つに分割	
–  片側のみ波面を整形	
–  結合させ干渉	
–  位相差を与えて	

	4つの干渉像を取得	
–  非共通光路が長い	

u 点回折干渉系型	
–  ピンホールで整形	
–  非共通光路なし	
–  光路が単純で安定	
–  1位相しかとれない	

点回折干渉計型	
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補償光学:	4位相同時測定用の素子	
1.	サバール板	
偏光方向によって光線を
「同一面内で」分割する	

o	

e	

2.	点源回折干渉偏光
ビームスプリッタ(PPBS)	
偏光方向によって光線を
「反射と透過に」分割する	

o	

e	

複屈折(方解石)2枚	

ワイヤグリッド型のBS	

偏光方向	 ピンホール内	 ピンホール外	

反射	 透過	

透過	 反射	

eo光	 oe光	

偏光方向	

eo	

oe	

光路差がない	
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L1	

L2	

L3	

Iπ/2	 I-π/2	

I0	

Iπ	

+45°	

-45°	

-45°	 +45°	

Incident	
透過側	

反射側	

Iπ/2	

I-π/2	

I0	

Iπ	

参	

検(π/2進行)	

(45°)	

φ	

1/4波長板 	

サバール板	
(45°)	

PPBSピンホール径	
φ=	0.3λ/D					(PDI)			

PDIWFS	

グリッドと	
直交成分→透過
平行成分→反射	

参照光	
被検光	

4位相(0,	π,	π/2,	-π/2)の同時取得が可能	

参照光	
被検光	

33/50	

φ = atan Iπ /2 − I−π /2
I0 − Iπ

"

#
$

%

&
'波面形状φ	



SEICAの光学設計:	WFS選択	
u Woofer:	シャックハルトマンWFS	

–  8x8	(52点),	1000fps	
–  測定精度±0.1um,	測定限界12等@	0.5—0.7um	

u Tweeter:	点回折干渉計WFS	(位相計測)	
–  天体の光自身を用いた参照光と被検光の干渉から波面計測		
–  24x24	(492点),	8500fps,	λ/20		

マイクロレンズ	
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サバール板	

レンズ2	平面鏡	
レンズ1	

ピンホール	
偏光ビームスプリッタ	

点源回折干渉計設計案	

透過光路	

入射光	

レンズ3	

4位相を1つの検出器で同時取得	
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補償光学: 制御系	
u Woofer AOでは専用PC制御	

– リアルタイム性確保のためLinux	

ALPAO	
DM 88-25	

Camera Link Board	
(浜松ホトニクス指定）	 IO Board	

LPC-292144	
(インターフェース社製)	

浜松ホトニクス	
CMOSカメラ	

ORCA-Flash4.0 V2 
C11440-22CU	

PCI	

Fedora14 64bit(Linux kernel 2.6.35)	

PCI Express	

DM用デバイスドライバ	
株式会社ステップワン	

	
カメラ用デバイスドライバ	

浜松ホトニクス提供	
	

WFS	
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補償光学:	制御系	
u 開発した制御装置の性能確認	

y u
PCI等の
通信

SH-WFS
特有の

重心計算

フィードバック

制御演算
（行列演算含）

PCI等の
通信
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補償光学:	制御系::	制御速度	
u 実時間性を確保[900—1.1kHz]	
→Tweeter系では遅い……	

実時間性測定ヒストグラム	

2σ	-2σ	
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補償光学:	制御系::	高精度/高速化	
u 現在はP制御のみなので、PID(PI?)へ移行	
u Tweeter	AO用にFPGAを用いたハードウェア計算	

– 多入力多出力(492→492)でも高速(〜10kHz)が可能	

 4 

また，DSP回路群の強力な演算性能を使用することにより，従来の補償光学装置で使われてきた
基本的な PID制御器だけでなく，H∞制御に代表されるロバスト制御器や，外乱オブザーバのように
外乱光を強力に排除可能な制御器などが実装可能となるため，フィードバック制御器そのものの性

能向上も見込まれる． 
このようにFPGAのスケーラビリティとSoC技術を利用することで，申請者らが提案している“極

限補償光学”に必要な入出力信号数の処理と高速動作を実現することが可能となる．そして本申請で
提案するこの制御装置アーキテクチャを採用し，適切な回路ハードウェア（FPGA）を選択するこ
とで，小規模な補償光学装置から，SEICAや SEIT規模の補償光学装置まで設計資産（FPGA内部
回路の記述内容）を共有化して使用することが可能となる．  
 
2．具体的な研究計画 
2-1．Matlab/Simulinkによる制御系シミュレーション 
 SEICA 開発で使用する補償光学用デバイス（WFS，DM）の素子数・開口数のパラメータを使用
し，Matlab/Simulink 上で DSP-Builder（Matlab/Simulink で用意されている FPGA 開発ツール）を   

使用した FPGA回路による補償光学アルゴリズムのシミュレーションモデルを構築し，動作検証と
評価を行う．ここでは主に FPGA内部の DSPブロックを利用したフィードバック制御器の設計をシ
ミュレーションにより行う． 
 
2-2．FPGA内部論理回路設計 

Matlab/Simulinkでのシミュレーションと並行して，FPGA開発ツール（Quartus Prime）による FPGA
の内部論理回路設計を行う．WFSと DMは SEICA開発で使用するデバイス（購入済）を使用する
ため，その I/F使用に合わせた回路設計を先行する．制御部分の回路設計は，2-1のシミュレーショ
ン検証終了後に行う．これらの制御シミュレーションと回路設計シミュレーションの概要を図３に

示す 
 
2-3．光学実験環境での検証 

FPGA 回路の設計とデバッグ終了後，京都大学理学部の光学実験環境に補償光学系を設置し，動
作確認実験を行う．補償光学の効果を確認するために（既に稼働している）大気位相版を使用して，

京大 3.8m望遠鏡が設置されている岡山観測所の大気状態をシミュレートした外乱を与え，制御器の
性能検証を行う．単年計画のため，FPGA回路が仕様通りに動作し完成することを第一の目標とし，
補償光学の性能向上のための具体的な検討は次年度以降に行う． 
 

実装：FPGA 開発キット 
(DK-DEV-5SGSMD5N，Intel/Altera)

WFS入力処理
（論理回路）

制御器
（DSP回路群）

DM出力処理
（論理回路）

可変形鏡（DM）

観測光の

乱れた波面

補償された

観測光

波面センサ

（WFS)
制御器

観測装置
（コロナグラフ他）

望遠鏡

対流や風 大気揺らぎ

観測対象の星

実際の補償光学系を
モデリング DSP Builderによるシステム設計とシミュレーション

※デスクトップPC（設備費申請）で実施

Quartus Primeによる回路の設計とシミュレーション

ハードウェア記述言語（Verilog，VHDL）で
設計内容をやり取り

Quartus Prime上で論理設計と
                                       動作シミュレーションを実施

※ノートPC（設備費申請）で実施 ※FPGA開発キット（設備費申請）で実施

492-DM
(Boston Micromachines)

ORCA-Flash
(浜松フォトニクス)

SEICA開発用デバイス（購入済）

WFS DM

 
 

図３．Matlab/Simulinkと Quartus Primeを使用した FPGA開発の概要設計 
 

FPGA制御系の開発	
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u 入力制御をzonal	->	modalへ	
– 測定誤差の抑制　←→	計算時間の増加	



SEICA光学系設計:概観	
■ ポストプロセス装置（高分散分光器）： 近年、

系外惑星の新たなキャラクタリゼーション技術

（PRV法，Planetary Radial Velocimetry）が話題

となっている。従来の RV法は恒星のドップラー偏

移を観測する間接的手法であるのに対し、PRV法

は、莫大な恒星ノイズの中から大きくドップラー

偏移する惑星スペクトルを直接検出する手法であ

る。近年、PRV法により系外惑星に一酸化炭素や水

などの分子種が続々と発見されている（Brogi et 

al. 2012, Nature, 486, 502; Snellen et al. 2014, 

Nature, 509, 63など）。我々は、コロナグラフと

高分散分光器の組み合わせにより、世界に先駆け

て、TMT時代における PRV法の適用範囲を大幅にひ

ろげる提案をした (Kawahara et al. 2014, ApJS, 

212, 27）。さらに、TMT での PRV観測により、地球型惑星の水や酸素を検出できる可能性が示されて

いる(Kawahara & Hirano 2014, arXiv 1409.5740; Snellen et al. 2015, A&A, 576, A59)。これらの

研究成果を踏まえて我々は、地球型惑星のバイオマーカー発見を目指し、SEITのポストプロセス装置

として高分散分光器の導入を検討している。本提案では、SPLINE実機構築と並行して、SPLINEの後段

に高分散分光器を設置するための検討を行う。高分散分光器として、すばる望遠鏡 IRDをベースに、

シングルモード光ファイバーを用い、従来法よりも高効率・コンパクトな設計を検討している。 

■ 年次計画： 本研究課題では、(1)京大岡山3.8m望遠鏡に搭載するSPLINE実機の開発、(2)on-sky観

測を目指したSPLINEと補償光学システムとの接続の検討、(3)SPLINEとポストプロセス装置との接続に

向けた基礎検討、を行う。目標のタイムスケールとしては、SPLINE実機の構築と室内評価はH28年度か

らH29年度前半にかけて、補償光学システムとの接続の検討はH29年度後半からH31年度にかけて、ポス

トプロセス装置の基礎開発およびSPLINEとの接続の検討は、研究期間全体にわたり（H28-31年度）実

施する。最終目標としては、H31年度を目処に補償光学系とSPLINEによるon-sky観測実現を目指す。 

SPLINEに関しては、H28年度は目標コントラスト（白色光で3桁以上）を目指した室内試験を継続す

る。また、補償光学システムとの接続の準備として、SPLINE部をユニット化するためのホルダや治具、

調整機構などを設計・製作する。これらの項目では、H27年度から行っているアライメント誤差の評価

結果や、光学収差解析の結果を活用する。SPILNE部の構築はH29年度前半を目処に実施し、H29年度後

半からは、補償光学部との接続および動作試験を開始する。補償光学部との接続においては、恒温槽

内の光学配置、SPLINEと補償光学の軸調整の手順、カメラの仕様、など様々な検討課題がある。これ

らついては、京大を中心とする補償光学チームと緊密に議論しながら推進する。 

ポストプロセス装置については、上記「科研費等、他経費の状況」欄の通り、新しいアイデアに基

づく高分散分光器の基礎研究を科学研究費補助金により推進しており、本経費ではSEICAおよびSEIT搭

載を目指し、SPINEとの接続に特化した検討を行う。H28-29年度は、国立天文台に構築中の高分散分光

器テストベッドを活用し、SPLINE接続のための光学系設計を行う。H30-31年度は、SPLINEと高分散分

光器を接続し、SEITを想定したPRV観測の室内実証試験を推進する。具体的な目標は、晩期型星周りの

ハビタブルゾーン観測を想定した室内試験を実施し、恒星モデルが除去され惑星モデル光の高分散分

光（PRV観測）が可能であることを実証する。 

図 3 :京大岡山 3 . 8m望遠鏡の補償光学装置と組み
合わせた S P L I N E光学系の設計図．
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■ ポストプロセス装置（高分散分光器）： 近年、

系外惑星の新たなキャラクタリゼーション技術

（PRV法，Planetary Radial Velocimetry）が話題

となっている。従来の RV法は恒星のドップラー偏

移を観測する間接的手法であるのに対し、PRV法

は、莫大な恒星ノイズの中から大きくドップラー

偏移する惑星スペクトルを直接検出する手法であ

る。近年、PRV法により系外惑星に一酸化炭素や水

などの分子種が続々と発見されている（Brogi et 
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ポストプロセス装置については、上記「科研費等、他経費の状況」欄の通り、新しいアイデアに基

づく高分散分光器の基礎研究を科学研究費補助金により推進しており、本経費ではSEICAおよびSEIT搭

載を目指し、SPINEとの接続に特化した検討を行う。H28-29年度は、国立天文台に構築中の高分散分光

器テストベッドを活用し、SPLINE接続のための光学系設計を行う。H30-31年度は、SPLINEと高分散分

光器を接続し、SEITを想定したPRV観測の室内実証試験を推進する。具体的な目標は、晩期型星周りの

ハビタブルゾーン観測を想定した室内試験を実施し、恒星モデルが除去され惑星モデル光の高分散分

光（PRV観測）が可能であることを実証する。 
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移を観測する間接的手法であるのに対し、PRV法
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る。近年、PRV法により系外惑星に一酸化炭素や水

などの分子種が続々と発見されている（Brogi et 

al. 2012, Nature, 486, 502; Snellen et al. 2014, 

Nature, 509, 63など）。我々は、コロナグラフと

高分散分光器の組み合わせにより、世界に先駆け
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シングルモード光ファイバーを用い、従来法よりも高効率・コンパクトな設計を検討している。 
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向けた基礎検討、を行う。目標のタイムスケールとしては、SPLINE実機の構築と室内評価はH28年度か

らH29年度前半にかけて、補償光学システムとの接続の検討はH29年度後半からH31年度にかけて、ポス

トプロセス装置の基礎開発およびSPLINEとの接続の検討は、研究期間全体にわたり（H28-31年度）実

施する。最終目標としては、H31年度を目処に補償光学系とSPLINEによるon-sky観測実現を目指す。 

SPLINEに関しては、H28年度は目標コントラスト（白色光で3桁以上）を目指した室内試験を継続す

る。また、補償光学システムとの接続の準備として、SPLINE部をユニット化するためのホルダや治具、

調整機構などを設計・製作する。これらの項目では、H27年度から行っているアライメント誤差の評価

結果や、光学収差解析の結果を活用する。SPILNE部の構築はH29年度前半を目処に実施し、H29年度後

半からは、補償光学部との接続および動作試験を開始する。補償光学部との接続においては、恒温槽

内の光学配置、SPLINEと補償光学の軸調整の手順、カメラの仕様、など様々な検討課題がある。これ

らついては、京大を中心とする補償光学チームと緊密に議論しながら推進する。 

ポストプロセス装置については、上記「科研費等、他経費の状況」欄の通り、新しいアイデアに基

づく高分散分光器の基礎研究を科学研究費補助金により推進しており、本経費ではSEICAおよびSEIT搭

載を目指し、SPINEとの接続に特化した検討を行う。H28-29年度は、国立天文台に構築中の高分散分光

器テストベッドを活用し、SPLINE接続のための光学系設計を行う。H30-31年度は、SPLINEと高分散分

光器を接続し、SEITを想定したPRV観測の室内実証試験を推進する。具体的な目標は、晩期型星周りの

ハビタブルゾーン観測を想定した室内試験を実施し、恒星モデルが除去され惑星モデル光の高分散分

光（PRV観測）が可能であることを実証する。 
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となっている。従来の RV法は恒星のドップラー偏

移を観測する間接的手法であるのに対し、PRV法
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施する。最終目標としては、H31年度を目処に補償光学系とSPLINEによるon-sky観測実現を目指す。 

SPLINEに関しては、H28年度は目標コントラスト（白色光で3桁以上）を目指した室内試験を継続す

る。また、補償光学システムとの接続の準備として、SPLINE部をユニット化するためのホルダや治具、

調整機構などを設計・製作する。これらの項目では、H27年度から行っているアライメント誤差の評価

結果や、光学収差解析の結果を活用する。SPILNE部の構築はH29年度前半を目処に実施し、H29年度後

半からは、補償光学部との接続および動作試験を開始する。補償光学部との接続においては、恒温槽

内の光学配置、SPLINEと補償光学の軸調整の手順、カメラの仕様、など様々な検討課題がある。これ

らついては、京大を中心とする補償光学チームと緊密に議論しながら推進する。 

ポストプロセス装置については、上記「科研費等、他経費の状況」欄の通り、新しいアイデアに基

づく高分散分光器の基礎研究を科学研究費補助金により推進しており、本経費ではSEICAおよびSEIT搭

載を目指し、SPINEとの接続に特化した検討を行う。H28-29年度は、国立天文台に構築中の高分散分光

器テストベッドを活用し、SPLINE接続のための光学系設計を行う。H30-31年度は、SPLINEと高分散分

光器を接続し、SEITを想定したPRV観測の室内実証試験を推進する。具体的な目標は、晩期型星周りの

ハビタブルゾーン観測を想定した室内試験を実施し、恒星モデルが除去され惑星モデル光の高分散分

光（PRV観測）が可能であることを実証する。 

図 3 :京大岡山 3 . 8m望遠鏡の補償光学装置と組み
合わせた S P L I N E光学系の設計図．

望遠鏡→前置光学系からの入射光線	

800	400	

11
00

	

ExAO	

コロナグラフ	
赤外	
カメラ	

5枚の軸外し	
放物面鏡(OAP)	

SEICA光学図	

恒温部分	
(中心20℃,	
0.1℃:p-v)	

光学系全体は	
20℃±1.0℃で	
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SEICA光学系:		
u ダイクロイックミラー

(BS1,	BS2,	BS3)での
ゴースト+色収差	

→WFSでは問題なし	

A3 T.Y.

オプトクラフト

図番

名称

用紙サイズ

尺度

作図

日付

φ13.2

望遠鏡焦点

φ2'相当

φ
9.8

6.5μm/pixel
2k×2k検出器で受光

off ax. 85mm
f = 261.45mm

D = 55mm
C.A.= 50mm

OAP-1

D = 55mm
C.A.= 50mm

f = 717.8mm
off ax.171mm

f = 391.8mm
off ax. 90mm

C.A.= 25mm
D = 30mm

TDMセンサーへ

T-T Mirror

光軸調整用ピンホール

反射鏡（付け外し可能）

φ
9.2

400 800

望遠鏡からの入射光線

1
20

0

40
0 エドモンド製 f=486mm

エドモンド製 f=100mm

エドモンド製 f=200mm

φ
19.3

φ
6.

4

出射光線

φ
6.
42

φ
8.
11

WDMセンサーへ

46.0

φ
9.2

コリメート光線径

φ2"光線外径

f = 302.2mm
off ax. 108mm

D = 35mm
C.A.= 30mm

OAP-3

OAP-4

OAP-2

f = 129.78mm
off ax. 30mm

D = 25mm
C.A.= 15mm

OAP-5

1 / 5 2017.01.09

SEICA 光路図
DMウェッジ付加

CP0063-TM170109-01

瞳モニター系

瞳

DDDDMMMM----1111
wwwweeeeddddggggeeee====3333''''

DDDDMMMM----2222
wwwweeeeddddggggeeee====11112222''''

DDDDMMMM----3333
wwwweeeeddddggggeeee====11118888....9999''''

WDM

TDM

T-Tセンサー

Field Stop設置？

Field Stop設置？

ダイクロイックミラー	
　　　　のウェッジ角	
DM1:	3分角	
DM2:	12分角	
DM3:	18.9分角	

BS1	

BS2	

T/Tセンサー	
(300—500um)	

Wooferセンサー	
(500—700um)	

BS3	

Tweeterセンサー(700—900um)	

サイエンス(コロナグラフ)	

天体からの光	
(白色)	
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補償後の波面(一様強度,波面乱れ)を結像	
無補償	(±5λ)	

波面の乱れ	

点源像	
(全体:	

半径20秒角)	

点源像	
(中心拡大:	
半径1秒角)	

低次	(PV:	2.5λ)	高次	(PV:	λ)	

回折限界像	Strehl比　　　　1.7%																			32%																						80%	

5’’	

0’’.5	

SEICA光学系:	ExAO後コントラスト	

一回折限界	
一Tweeter後	
一Woofer後	
一補償なし	

0	 0.2	 0.4	 0.6	 0.8	
中心星からの距離[秒角;	5μrad]	
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SEICA光学系:	ExAO後コントラスト	
大気乱流のみ	
	

大気乱流と補償後のパワースペクトル	

ExAOによる補償	
	

乱流層：		 	高度10km	
フリード長:	 	10cm	
風速:	 	 	10m/s	
天頂角: 	 	60度	(仰角30度)	
センサー波長:0.8um	(Tweeter)	
観測波長:	 	1.65um	(Hバンド)	
波面測定: 	8.5kHz	(制御850Hz)	
補償点数: 	差し渡し24素子	

	 	 	計495素子	 -10λ	 +10λ	 -λ	 +λ	

補償なし	

補償あり	

望遠鏡瞳	

10-4
10-3
10-2
10-1
100
101
102
103
104

1λ/D 2λ/D 3λ/D 5λ/D 10λ/D 20λ/D

Po
w

er
 S

pe
ct

ru
m

separation

PS [turb]
PS fitting

PS anisoplanatism
PS servo-lag

PS aliasing
PS measure

PS total

u  :	補償なし	
u  :	補償後合計	
u  :	制御時間遅延誤差	
u  :	フィッティング誤差	
u  :	測定誤差	
u  :	大気分散誤差	
u  :	エイリアジング誤差	

補償光学後の星像	
(SR=0.9)	

シミュレーション結果	

補償前	

λ/D=0’’.09	
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Unit	2:	OAP2	

Unit	1:	OAP1	(完了)	

Unit	3:	OAP3	

Unit	4:	OAP4	

Tweeter	
波面センサ	

Woofer	
波面センサ(完了)	惑星撮像カメラ	

(コロナグラフ・	
ポストプロセス部)へ	

T-T	Viewer	ExAOパート	 T/Tパート	

Wooferパート	

Tweeterパート	

望遠鏡焦点	

T/T鏡	

低次DM	

高次DM	

Unit	5:	OAP5	

OAP1つにつきユニット1つを設定。	
ユニット間の並進調整で組み立てていく	

T/Tパート	 軸外し放物面鏡(OAP)	
要求設置精度	
位置：	100um	
角度：	1分角	
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SEICAの実機製作:	OAP調整	
u OAPの5軸自由度をピンホールでX-Y平面の2自由度に	
1.  干渉計の焦点とピンホールを一致させる(±75um)	
2.  ピンホールから広がった光をOAPで平行光へ。	
3.  機械精度で設置された平面鏡で折り返しOAP→ピン

ホールへ(2自由度の調整)	
4.  干渉計でOAPの3自由度調整を行う	

干渉計(F/4)	

ピンホール	
φ150	

OAP1+	
5軸ホルダ	

平面鏡(λ/20)	OAP調整系(H28.2)	
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SEICAの実機製作:	調整例)	Unit1	
OAPホルダ	

(X,	Y,	Z軸並進,		
2軸回転ステージ)	

TTミラー	

u 2自由度は光線がピンホールに戻る条件で拘
束する	

u 3自由度を干渉計の波面形状測定で拘束	
1.  波面形状を直交モードに分解	
2.  各モードの係数×変位量の行列を作成	
3.  逆行列を求めて調整量を推定	

	

光軸方向	
自由度	

OAP3自由度測定の直交モード	

垂直方向傾き	 水平方向傾き	

望遠鏡より	

ユニット1	
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SEICAの実機製作:	OAP調整結果	

0.1μm	

0.0μm	

光源とピンホールの	
要求設置精度	
x,	y 	:	100	um	
z 	:	1	mm	

現在の設置精度	
	
x,	y 	:	75	um	
z 	:	0.1	mm	

u 要求設置精度	
u 位置精度:	100um	
u 角度精度:	1分角	

→	波面精度で0.3um	

u ユニット1の波面形状誤差	
v  OAP1の位置調整制度	
v  OAP1と平面鏡の鏡面精度	

→	0.10±0.02um	(PV)	
要求を満たす設置調整完了	
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風速 10m/s 制御無し	 風速 10m/s  制御周波数900Hz	

λ=633nm 風速10m/s  星像モニタ(16秒間平均 26fps)	

0	

1000	

2000	

3000	

4000	

5000	

6000	

7000	

8000	

9000	

0	 2	 4	 6	 8	 10	 12	 14	 16	 18	 20	 22	 24	 26	 28	

セ
ン

サ
ー

値
の

平
均
	

ピクセル	

各制御周波数の比較	

風速10m/s	制御無し	

制御周波数9Hz	風速10m/s	

制御周波数90Hz	風速10m/s	

制御周波数900Hz	風速10m/s	

SR=3.7%	SR=0.4%	

中村君スライド	

ExAOパート::	評価試験 星像モニタ	
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制御帯域が高速化すると補償精度も向上	
制御無しに比べてSRが上昇しているが	

不安定なSR変動	

時間ごとのSRの変化	

風速 10m/s 制御無し	 風速 10m/s  制御周波数900Hz	

λ=633nm 風速10m/s  星像モニタ(16秒間平均 26fps)	

SR=0.4%	 SR=3.7%	

0	
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ピクセル	

観測カメラの画像の比較	

風速10m/s	制御無し	

制御周波数9Hz	風速10m/s	

制御周波数90Hz	風速10m/s	

制御周波数900Hz	風速10m/s	

周波数とSRの比較	
目標30%に足りない	

中村君スライド	

ExAOパート::	評価試験	SR測定	
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SEICA:	開発グループ	
u Second-generaHon	Exoplanet	Imager	with		
	 	 	 	 	 	 	 	 	 	 		Coronagraphic	Ao	
– 全体： 山本	
– 極限補償光学(ExAO)部：木野,	森本(京大),	松尾(阪大),		

	 	 	 	 	 	 	 					入部,	中村(大阪電通大)	
– コロナグラフ部:	村上,	黒田(北大)	
– ポストプロセス部:	小谷(国立天文台),	河原(東大)	
6拠点,	10名	
隔週程度のビデオミーティング	
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SEICAの目標(他の動向)	
u Gemini	Planet	Finder	(GPI)は3年間で600個の

恒星での[発見]とキャラクタライズをする。	
u 	新しい木星質量伴星の検出。	
	

masses are excluded by dynamical stability consid-
erations (36). Thismodelwas not constrained to fit
the Lp-band observation but does so within 1.6s.
We next fitted a model to the J-H spectra and

Lpphotometry using a linear combinationof cloudy
and cloud-free surfaces and nonequilibrium chem-
istry, and we allowed the planet’s radius to vary
independently of the radii given by evolutionary
tracks. Models of this type generally produce
reasonable fits to other directly imaged planets
(11–13, 15, 37, 38). This model produced a slightly
lower effective temperature. The spectral shape
and colors only weakly constrain gravity but fa-
vor lower masses, and the radius (~1 RJ) is con-

sistent with evolutionary tracks, given the age of
the system. Table 2 summarizes the results of the
modeling. With the spectral and atmospheric
uncertainties, a wide range of other models (in-
cluding thosewith temperatures as high as ~1000K)
are also broadly consistent with the observations.
The low temperature is supported by the evidence
of strongmethane absorption that is not observed
for other planets of similar age.
The value of log(L/L⊙), –5.4 to –5.8 (where L/L⊙ is

the planet’s luminosity normalized by that of the
Sun), is similar in all models, regardless of tem-
perature or clouds. Combined with the age, the
luminosity can be used to estimate the mass of

the planet. For a hot-startmodel, this corresponds
to a mass of ~2 (t/20 My)0.65 [(L/2 × 10−6 L⊙)

0.54

MJ, the lowest-mass self-luminous planet directly
imaged to date (t, age of the planet). 51 Eri b, unlike
other young (<100 million-year-old) planetary-
mass companions, has a low enough luminosity
to be consistent with cold-start core-accretion
scenarios. In cold-start evolution, luminosity at
an age of 20 My is nearly independent of mass, so
themass of 51 Eri bwould be between 2 and 12MJ.
51 Eri b and the GJ 3305 binary system form

a hierarchical triple configuration (28), but the
companion pair is far enough away that the planet
is expected to be dynamically stable in its current

66 2 OCTOBER 2015 • VOL 350 ISSUE 6256 sciencemag.org SCIENCE

Fig. 1. Images of 51 Eri and 51 Eri b (indicated by the arrow) after PSFsubtraction. (A) H-band GPI image from December 2014. (B) J-band GPI image from
January 2015. (C) Lp-band NIRC2 image from January 2015.

Fig. 2. J- and H-band spectra for 51 Eri b from GPI data, after PSF subtraction. Strong methane absorption, similar to that of Jupiter, is apparent. (Top)
Spectra for the hotter young planetary object 2M 1207 b (purple) and a high–mass-field T6 brown dwarf from the SpeX library (orange) (43) are overplotted.
(Bottom) Observed J andH spectra and Lp photometry with twomodel fits overlaid: a young, low-mass, partly cloudyobject (TB-700K, green) and a higher-mass
cloud-free object (SM-750K, pink).The main source of error in the extracted spectra is residual speckle artifacts, so errors in neighboring spectral channels are
strongly correlated; error estimation is discussed in (28). lFl, flux.

RESEARCH | REPORTS

2014年12月	(1.65um)	 2015年1月	(1.25um)	 2015年1月	(3.8um,	Keck)	
GPIでの木星質量検出	(Macintosh+2015)	
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バックアップ	



主星	

1.  ダストが円盤赤道面に
沈殿し微惑星を形成	

	

1.  質量の大きな円盤で密
度の不安定性が発生	

3.  円盤ガスが散逸	

巨大ガス惑星	

3.  断片が収縮し巨大ガス惑星が
形成	

巨大ガス惑星	

〜1000万年	 〜1000年	

コア集積（CA）	(Pollack+1996,	
	Alibert+2004)	

円盤自己重力不安定（DI）		
(Boss1997,	Vorobyov2013)	

分子雲　→　原始星/原始惑星系円盤　→　主系列星	

2.  円盤全体で不安定性が成長し、
局所的な断片が形成される	

2.  微惑星が成長して原始惑星
になり、更に成長して巨大ガ
ス惑星のコアを形成	

惑星形成	



他観測で存在と質量が分かっている惑星	
u 惑星熱放射　(30—35個)	

–  従来： 光度→[モデル]→質量	
–  我々： 質量、光度が別々に測定出来る	

	 	 	 	 	 	 	→モデルの検証	
u 惑星(大気)反射光	(〜5個)	

–  (直接撮像では)検出されていない	
–  熱放射と違い惑星の温度に依存しない。	

さらに……	
u 惑星の光度変動	

–  雲の有無、自転周期	etc...	

今後の直接撮像でなにを狙うのか？	

どれくらい惑星を	
検出出来るのか？	

→40個くらい	
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ナスミス台ポート(1/2)	

2000	

1255	

HPサイズ:	250x200	

622.85	

望遠鏡焦点	

平面図	

側面図	

HP	 HP	

1284	

1255	

622.85	

ナスミス台振動特性	
観測中での加速度測定が必要	
モデル解析？ 	

望遠鏡焦点	



ナスミス台ポート(2/2)	

2000	

1255	

HPサイズ:	250x200	

622.85	

望遠鏡焦点	

平面図	
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1400	

2150	

4000	 ほとんど無い	
〜10	

鏡筒回転部	

最大筐体サイズは~2000x2000	



望遠鏡ナスミス台	

※実際の高さを表しているわけではない	
各ユニット上の光学系は省略	各パートの接触関係案	

基盤(板)	

ユニット	

各
PC	
x6	

各	
アンプ	
x3	HP	 HP	 HP	 HP	HP	

↑断熱材	

脚	 脚	

SEICA筐体(外気と断熱)	

カメラ	
基盤	

ImgRot	
/ADC	
基盤	

カメラ
デュア	

除振台?	

Img	
Rot	 ADC	

TT基盤	 Woofer	 Twe
eter	

SPL
INE	

光	
源	 Vi

ew
er

	

1	 2	 3	 カ
メ

ラ
	

光	
源	

光	
源	4	

w
oo

fe
r	

5	

SEICA	ベンチ+高さ調整	

恒温槽(20℃±1℃)	

フィルタホイル	

DM
	

DM
	

DM
	

カ
メ

ラ
	

カ
メ

ラ
	

光
学

系
	

外気	
夏30℃	
冬0℃	

PD
IW

FS
	

W
FS

	

SP
LI
N
Eプ

リ
ズ

ム
	

恒温室(±0.1℃)	
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度部	 光軸高さ	

1084mm	

最大筐体サイズは~2000x2000x1500	
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SEICAの光学設計:	WFS選択	
u Woofer:	シャックハルトマンWFS	

– 8x8	(52点),	1000fps	
– 測定精度±0.1um,	測定限界12等@	0.5—0.7um	

u Tweeter:	点源回折干渉計WFS	(位相計測)	
–  	24x24	(492点),	8500fps,	λ/20		
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0.3pix	
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0.3pix精度には	
S/N	40以上必要	
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直接位相測定:	点源回折干渉計	
u 点源回折干渉計(PDI)	

– ピンホール内透過(参照光)とピンホール外透過(被検
光)の干渉を測定。	

点源回折素子	

被検光	

参照光	

ピンホール径	
エアリー像の中心/外周で分離	
・強度差	
・機械的ピストン	
･偏光	

参照光:	ピンホールを透過した光	

被検光:		
ピンホール外を	
透過した光	

像面	

像面	 瞳面	

瞳面	

→	
入射光	



直接位相測定:	点源回折干渉計	
u 点源回折干渉計(PDI):	理想的(非物理的)	

参照光:	ピンホールを透過した光	

被検光:		
ピンホール外を	
透過した光	

像面	

像面	 瞳面	

瞳面(x,	y)	

Eref	=	E0	exp	[iφave]〜	E0	

入射光の電場 Ein(x,	y)		=	E0[1+ε(x,	y)]	exp	[iφ(x,	y)]	 ε(x,	y)	:	強度分布	
φ(x,	y)	:	位相分布	(波面形状)	

参照光振幅	 Etest	=E0	[1+ε(x,	y)]exp	[iφ(x,	y)]		被検光振幅	

位相差0 	 	I0	(x,	y) 	=	1/2	|Eref	+	Etest|2 	=	1/2(Iref	+	Itest				+ 	2|Eref||Etest|cosφ(x,	y))	
位相差π 	 	Iπ	(x,	y) 	=	1/2	|Eref	-	Etest|2 	=	1/2(Iref	+	Itest					-	 	2|Eref||Etest|cosφ(x,	y))	
位相差π/2 	Iπ/2		(x,	y) 	=	1/2	|iEref	+	Etest|2 	=	1/2(Iref	+	Itest				+ 	2|Eref||Etest|sinφ(x,	y))	
位相差-π/2 	I-π/2	(x,	y) 	=	1/2	|iEref	-	Etest|2 	=	1/2(Iref	+	Itest			- 	2|Eref||Etest|sinφ(x,	y))	

measurement is <10% when the phase amplitude ranges from
−π∕2 to π∕2. The amplitude measurement error is less than a
few percent when the amplitude variation of the wavefront
intensities is <10%. The accuracy of the phase measurement
is λ∕60 without photon noise when the measurement error is
10%. In the future, we will evaluate the caPDI performance on
the actual optical system.

APPENDIX A: ALGORITHM OF A POINT-
DIFFRACTION INTERFEROMETER

In the PDI, the four intensities, I0, I π , Iπ∕2, and I −π∕2, are
produced by interfering between the reference and the test
beams with the four phase differences. The spatial filtering de-
vice generates the reference beam from the input one. The test
beam remains the property of the input beam. The phase of the
wavefront is calculated by Eq. (A1):

ϕ!x; y" # tan−1
!I π

2
!x; y" − I −π2!x; y"

I 0!x; y" − I π!x; y"

"
: (A1)

Funding. Ministry of Education, Culture, Sports, Science,
and Technology (MEXT) of Japan; Optical & Near-Infrared
Astronomy Inter-University Cooperation Program
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直接位相測定:	点源回折干渉計	
u 点源回折干渉計(PDI):	現実的	

参照光:	ピンホールを透過した光	

被検光:		
ピンホール外を	
透過した光	

像面	

像面	 瞳面	

瞳面(x,	y)	

Eref	=	E0	exp	[iφave]〜	E0	
→ピンホール回折による	
　 強度・位相分布 Epin	(x,	y)	

入射光の電場 Ein(x,	y)		=	E0[1+ε(x,	y)]	exp	[iφ(x,	y)]	 ε(x,	y)	:	強度分布	
φ(x,	y)	:	位相分布	(波面形状)	

参照光振幅	 Etest	=E0	[1+ε(x,	y)]exp	[iφ(x,	y)]	
	=	Ein(x,	y)	-	Epin(x,	y)	

被検光振幅	

ピンホール部分欠損の影響がある	

位相差0 	 	I0	(x,	y) 	=	1/2	|Eref	+	Etest|2 	=	1/2	Ipin	
位相差π 	 	Iπ	(x,	y) 	=	1/2	|Eref	-	Etest|2 	=	1/2	|2Epin	-	Ein|2	

従来通りの差し引きでは不十分で補正が必要になる(後述)。	



WFSの性能評価シミュレーション	
u 入力した波面の情報をどれだけ測定出来るか。	

ピンホール面での	
　　強度　　　　位相	 透過/反射	

ピンホール径	
(ca)PDI: 			〜0.3λ/D	

FT	

入力波面	
強度分布	

位相分布	

FT-1	

(ca)PDI	
ピンホール透過後R	

強度　　位相	

ピンホール外透過後T	
強度　　位相	

RとTの干渉光強度	
位相差0　位相差π　位相差π/2　位相差-π/2	

干渉	
ピンホール径と測定精度	

0.3	
±10%	

↓	
↑	

ピンホール直径(エアリーディスク)	

測
定
/入

力
比

	



性能評価シミュレーション.	位相測定	
u 入力した波面の位相を測定。	ピンホール	

IR	
ピンホール外	

IT	
入力：	Zernike	収差の8モード	
	(Hp/Hlt,	非点x-y,	defocus,	コマ,	球面)	
0—1.0	λ(P-V)まで	

測定： PDIWFS	

位相差0	
I0	

位相差π	
Iπ	

位相差π/2	
Iπ/2	

位相差	-π/2	
I-π/2	

： caPDIWFS	

・各WFSの、各モードでの振る舞いは同じ	
・caPDIは	–λ/4	:	+λ/4で高精度測定可能	
・PDIは-λ/2:	+λ/2で測定可能	
両センサとも10%程度のずれがあるが、
<λ/4の範囲で線形性が高いため、キャリ
ブレーションが可能である。	

Tilt-X		

caPDIWFS	

PDIWFS	

各センサーの線形性	

φ = asin Iπ /2 − I−π /2
2 Iref Itest

"

#
$
$

%

&
'
'

入力した収差(λ:	P-V)	

測
定

値
/入

力
値

	

λ/4	

φ = atan Iπ /2 − I−π /2
I0 − Iπ

"
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 Actuation principle of DM 

Φ20(有効径)	

ピッチ2.5mm	

正規化された制御信号(-1～1)を 
コンピュータから入力することで制御	

補償光学系の各素子	
可変形鏡（DM:	Deformable	Mirror）	

u （ALPAO社製 ALPAO	DM	88-25） 	
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u （ALPAO社製 ALPAO	DM	88-25）	
u DM素子を複数同時に動作させた際の関係	

No.49 

No.48+No.49 

No.48＆No.49 
No.48 

複数素子の変形の重ね合わせによって形状が決定	

補償光学系の各素子	
可変形鏡（DM:	Deformable	Mirror）	
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DMの周波数応答実験	
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周波数(Hz)	

DMの周波数応答（WFSのサンプリング周期 880Hz）	

DM10	 DM11	
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DM32	 DM33	
DM34	 DM37	
DM38	 DM39	
DM40	 DM41	
DM42	 DM43	
DM46	 DM47	
DM48	 DM49	
DM50	 DM51	
DM52	 DM53	
DM56	 DM57	
DM58	 DM59	
DM60	 DM61	

100Hz以降ゲインが低下	

DM22,DM23のゲインが低い	

制御するDMを決定する判定方法の検討が必要	



SEICAの光学系設計:	OAP調整	
u OAPの5軸自由度をピンホールでX-Y平面の2自由度に	
u ピンホールは機械精度＋干渉計で100um精度で設置	
1.  干渉計の焦点とピンホールを一致させる(±50um)	
2.  ピンホールから広がった光をOAPで平行光へ。	
3.  機械精度で設置された平面鏡で折り返しOAP→ピン

ホールへ(2自由度の調整)	
4.  干渉計でOAPの3自由度調整を行う	

平面鏡 

Zygo干渉計	

ピンホール	
φ150um	

OAPユニット	

OAP	



調整値と各Zernike係数の線形性1/2	
Zernike係数 
Defocusの変位量(A4) 

変位量(㎜) 

光軸方向の変位(x) 

水平方向傾きの変位(θz) 

垂直方向傾きの変位(θy) 



調整値と各Zernike係数の線形性2/2	
Zernike係数 
横向きAsitigmatizm の変位量(A5) 

Zernike係数 
斜め向きAsitigmatism の変位量(A6) 

とりあえず、(A4,A5,A6)↔(x,θz,θy)の3成分で線形性が成り立つとみなす。 



SEICAの光学系設計:	Unit1調整	
光源の要求設置精度	
x,	y 	:	100	um	
z 	:	1	mm	

↓　	
現在の設置精度	
x,	y 	:	75	um	
z 	:	0.1	mm	

干渉計(光源)	
633	nm	

基準用ピンホール	
(開口150um)	 x	

y	

z	

評価用sCMOS	

軸外し	
放物面鏡	
(OAP1)	 光源と調整の基準ピン

ホールの位置調整が	
完了した。	
[前回まで]	
	
[今回]	
放物面鏡(OAP1)の位置
調整完了	
位置精度：	100um	
角度精度：	1分角	
要求精度を満たす。	

望遠鏡 	→SEICA	(OAP1)	→T/T	
	 	→リレー(OAP2)	
	 	→Woofer(OAP3)	
	 	→リレー(OAP4)	
	 	→Tweeter(OAP5)	

現在	

OAP1の調整によって、
以降のOAP2〜5の調整
手順を確立させる。	



SEICA:	ExAOパート::	現在の性能	(1/2)	
u Woofer	AOはλ/4	(rms):	P-V:	1λを目標→SR	10%	
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最大	 39.5	 4.2		

最小	 4.8	 0.5	

中央値	 8.4	 1.4	

時系列(フレーム数)	

AO制御中のWFSのスポットの重心移動(52点)	

風速:	10m/s	
制御:	900Hz	
	
補償なしの場合	
P-Vの中央値：	3’.4	
	



SEICA:	ExAOパート::	現在の性能	(2/2)	
u Woofer	AOの目標:	λ/4	(rms):	P-V:	1λ→SR	10%	
風速:: 	10—20m/s	
観測天体:	4-8等級(@500-700nm)		

風速10-20m/sのとき	
100Hzで性能が飽和	
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今後の改善	
•  測定点数を増やす	
•  制御アルゴリズムの

最適化	
　→高精度化	



SEICA:	ExAOパート::	性能評価試験	

点光源	
(λ=633nm)	

L1	(f=200)	

15
0	

SH
W
FS

鏡
筒

	

200	 200	 150	

L2	
(f=300)	

位相板	

55
0	

L3	
(f=250)	

15
0	

DM	

10
0	

リファレンス用点光源	
(λ=633nm)	

SHWFS用カメラ	
浜ホト	
ORCA	flash4.0	
6.5um,	2048x2048	

150	 150	 750	
星像モニタ	
浜ホト	ORCA	flash4.0	
6.5um,	2048x2048	

SHWFS用マイクロレンズ	
焦点距離2.06mm	
ピッチ136um	
差し渡し8点,	全52点	
焦点マスクなし	

リファレンス光	 L4	
(f=400)	

テスト光路	

光軸高さは200mm	
光源はシングルモードファイバー	
NA=0.1-0.14	

星像モニタでの	
回折像サイズ	
半径=1.22fλ/D	
=28.9um	
=4.4pix	

位相板	
φ24mmでr0=10cm	

DM	
φ20mmで差し渡し8素子	強度変化用	

偏光板x2	



SEICA実機設計:	1.SHWFS構造体	
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L2	
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MLA	
ピッチ136um	
(f=2.06)	
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60
	

30
	

L3	
(f=30,	D=9)	

L4	
(f=30,	D=9)	

sCMOS[浜ホトORCA	flash4.0]	
6.5um,	2048x2048	

入射光	
φ20	 1. WFSスポット点数の変更:		

•  鏡筒先端部(L1とL2)の取り替えで対応する。	
•  MLAを鏡筒をいじらずに変更、設置する。	

2. MLの視野:	1スポットは21pix幅=片側10.5pix.	
fML=2.06mm,	x=68.25um→θML=x/fML=1.898deg.　　　　
SHWFS入射波面(DM)ではθML*fL2/fL1=6’.4	
•  WFSスポットを差し渡し16点にする場合、ビー

ム径を変更しない場合1つのML視野は3’.4。	
3.  SHWFS鏡筒に空間フィルタを入れるか?	:	

WooferDMでは制御できない高空間周波数成分を
マスクするための空間フィルタを検討。	
1.  差し渡し8素子のDMの場合、最大で4空間周

波数まで制御。1λ/D=15.4um(@fL1=400mm)な
ので、4空間周波数のときは、Φ123um程度。	

2.  1’’のHp/Hlt成分が乗る場合、空間フィルタ面
では2mmのズレになる。空間フィルタを機能さ
せるためには　0’’.01精度のHp/Hlt制御が必
要である。	

空間フィルタ?	



SEICA実機設計:	2.	Woofer構造体	
1.  SHWFSは全長620mm程度。1arcminの設置精度

は0.2mm程度	
2.  WooferDMでのビーム径は20mm	
3.  リファレンス光源はシングルモードファイバー端

をレンズで平行光に。光軸の精度1arcminの時
ファイバー端の設置精度は58um(f200mm)。	

4.  TweeterDMでのビーム径は6.5mm,	ストロークは
1.5um程度なので、最大許容誤差が47.6arcsec。
1/5程度の安全率をとると10arcsec	

5.  SHWFSのリファレンス光源光軸とSEICA系の光軸
(入射ピンホール)が一致させる。　　　　　　　　　
→リファレンスの重心にオフセットでSEICA光軸と
一致可能。リファレンス光軸の再現性がWoofer
光軸の精度σWとなる。	

6.  Tweeter後の有効視野が4arcsecとなる設計。	

WooferDM	

SHWFS	 ダイクロ	
700um	

位相WFS	 ダイクロ	
900um	

ref光源	

TweeterDM	

φ20mm	

Woofer部	

ファイバー端	

φ6.4mm	

反射鏡+	
電動ステージ	



AO設計：ゴースト像	
u ゴースト像	

A3 T.Y.

オプトクラフト

図番

名称

用紙サイズ

尺度

作図

日付
1 / 1 2017.01.09

SEICA 光路図
DMウェッジ付加 - ゴーストの影響

CP0063-TM170109-02

SSSSEEEEIIIICCCCAAAA出出出出射射射射部部部部付付付付近近近近のののの拡拡拡拡大大大大図図図図

TDM

ここまでが本来の光路

f=100mmの仮想レンズを置いて光線追跡

元の光線

DM1とDM3によるゴースト
～6.8" ずれ

DM2によるゴースト
～13" ずれ

SSSSEEEEIIIICCCCAAAA出出出出射射射射部部部部にににに仮仮仮仮想想想想レレレレンンンンズズズズをををを置置置置いいいいたたたた場場場場合合合合のののの結結結結像像像像のののの様様様様子子子子

DM3	

Tweeterセンサー	

Tweeter可変形鏡	

ゴースト像は結像面で	
6’’.8,	13’’ずれる位置へ	
→AOの視野は半径2秒、	
　検出面を半径5秒で設計中	
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パワースペクトル	



評価方法	

瞳面での波面歪み	
(Kolmogorovモデルを仮定)							

⟨​|∅(𝑥+𝑟)−∅(𝑥)|↑2 ⟩=6.88​
(​𝑟/​𝑟↓0  )↑5/3 	
			 ​𝑟↓0 :	フリード長	
    波面が一定とみなせる長さ	

	

フーリエ変換 
波面の長時間撮像 

         <<１radのとき 
星像は近似的にパワー 
スペクトル密度(PSD) 
 
 

回折限界像のピーク 
強度を1と規格化 
 
 
 
 

像面座標  

 
 

波面形状から星像への変換 

波面歪みの要因にわけて星像を導出 

フーリエ変換と大気モデルを用いる	
瞳面での波面歪み⇒スペクトル(像面での強度分布)	
モデルに従うとすると構造関数は	
構造関数のフーリエ変換がPSD	
補償後の波面のようにPSDが十分小さく	
平均強度＝PSD	
星像の形がわかる	
補償後に残る波面歪みの要因を見る	



誤差要因	

可変形鏡 

制御装置 波面センサ 

入力波面は時間変化する 
4.大気分散誤差 

1.離散化誤差 
 エイリアシング  
 フィッティング 

2.測定誤差 
 光子ノイズ 
 読出ノイズ 

3.制御遅延誤差 

補償後に残る波面歪みの要因を見る	
１	
２	
３入力波面とも関係がある 遅い＝ノイズ	
４	
つぎから詳しく	



離散化誤差	
u  フィッティング誤差	

DMの素子間隔×2よりも	
高周波は補正不可	
	
	
	
	
	
	

u  エイリアシング誤差	
高周波を低周波として誤検出	

	

	 エイリアシング誤差	

カットオフ周波数	

主星から近い 遠い 
低周波成分 高周波成分 

フィッティング誤差	



測定誤差・制御遅延誤差	

•  制御遅延誤差 
乱流層が風で移動 
– 測定時間 
– 計算時間 
– 駆動時間 

•  測定誤差 
– 光子数の統計的揺らぎ 
– 電気的な読み出しノイズ 

測定誤差	
     明るい星	
     測定時間増加	

制御遅延誤差	
     測定時間増加	

I	



最適な測定時間	

6等星の場合 
最適な測定時間
1.4ms 
 
星の等級に合わせ
て測定時間を変え
るべき 

安定した制御のためには 
制御遅延時間⋍10×測定時間 



大気分散誤差	

u 波長によって大気の屈折率が異なる	
u 測定波長と観測波長で光路がずれる	
u 天頂角が大きいほど影響大	

測定波長	

観測波長	 30°	

60°	




