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すばる望遠鏡における　　　　　　　　　　
観測装置開発の現況

可視赤外線観測装置技術WS2016



本日のお話し

1.すばるで行われている装置開発の現況と、今後の装置運用、開発
プランについて 

2.すばる次世代補償光学プロジェクト(ULTIMATE-Subaru） 

3.IRCS+AO188用多天体分光スリットモジュールの開発について



現在の装置ラインナップ

FOCAS! Suprime-Cam! HDS! HSC!

FMOS ! MOIRCS! IRCS! COMICS! AO188!

7 facility instruments+ 1 facility Adaptive Optics

運用停止
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S17Aで運用停止 宮崎さん講演

検出器変更
(2015~)

偏光撮像・分光モード
搭載（2013~)

IFU搭載予定 多天体スリット 
搭載予定



持ち込み装置ラインナップ
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Mid-Infrared Multi-field Imager for gaZing at the UnKnown Universe 

Acceptance Review 2015/08/25 
MIMIZUKU team 

Current Status : Towards Cool 
Down Test #5
• Installation and Assembly of 
components completed 
yesterday, except for
• Collimator lenses
• Grisms + order sort (OS) filters
• BB Filters for the red arm
• Dichroic Mirror
, which will be installed in the next 
cool‐down test in October

• Now vacuuming for cool‐down 
test #5
• Pre‐cooling will start on next 
Monday (24 Aug)

2015/8/20

MIMIZUKU

受入審査中の持込装置
NsIR

Kyoto3DII  
(~2017.2)

HiCIAO

SCExAO
CHARIS 
(2016.7~)

AO188

Real,system,

7!

RAVEN 
(~2015.7)

IRCS

}
}

• コミッショニングのみすばる
で行う予定(2017-2018)。 

• サイエンス観測の予定はなし。



系外惑星探査用持ち込み装置
短いタイムスケールで新しい技術の開発、試験を繰り返し、 
常に最新の結果を得る
SCExAO: Subaru Coronagraph Extreme AO



PFS (Prime Focus Spectrograph)

HSCと主焦点ユニット
(POpt2)を共有

Two	sets	of		
fiber	connectors�

Subaru	prime	focus	

Prime	Focus	
Instrument	(PFI)	

Spectrograph	System	(SpS)	

TUE-IR 
(“IR4”) 
floor�

Fiber	slit	at	the	
spectrograph	side	
of	Cable	A�

Metrology	camera	
system	(MCS)	at	
Cassegrain	focus	

Figure 3. A schematic view of the configuration of PFS subsystems. An overall sketch of the Subaru Telescope is
presented in the middle with the PFS fiber cable routed from the prime focus to the spectrograph system. On the right,
a solid model of PFI (top), a schematic view of the focal plane (middle), and a photo of the Cobra engineering model
fiber positioners module are presented. On the left, a solid model of one spectrograph module (top) and a ray-trace view
of it (bottom) are shown.
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Cobra positioner

現在開発中の装置

詳細は下農さんの講演で2018年からすばるで試験開始 
2019年から運用開始予定

(Tamura, N. et al. 2016, Proc. SPIE, 9908) 



 今後の装置計画Subaru Telescope 
Instrument Timeline (proposal, update 2016/09/21)
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 今後の装置計画
• すばるはHSC, PFSでサーベイ望遠鏡として非常にユニーク 

• TMTが10年先になるため、しばらくは非サーベイ装置のユニークさも維持し
なくてはならない（既存装置のアップグレード、新規装置） 

• 一方で、PFS以降はリソース不足のため装置の削減（特にカセグレン）を考え
ていく必要がある。 

• 限られたリソースを最大限に活用するため、競争力のない（機能アップグレー
ドのない）装置はデコミッションしていくなどの「選択と集中」が必要 

• 大学からの小規模の持ち込み装置開発、既存装置アップグレードは大歓迎 

• どの装置を残すか、アップグレードをしていくかは、観測所でも議論はしてい
るが、最終的にはコミュニティからのインプットが必要 

• 次回のすばるユーザーズミーティングで議論



ULTIMATE-SUBARU
with Wide-Field Ground-Layer Adaptive Optics

Study Report - January 2016

Subaru Telescope
National Astronomical Observatory of Japan

ULTIMATE-Subaru 
プロジェクトの紹介



すばるの次世代装置開発：近赤外線
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Figure 6.3: Left: Improvement of the seeing probability distribution (dotted line) to GLAO performance
probability distribution (red line). The error bars are the standard deviation along the time axis. Right:
confirmation of simulation results by Raven used in GLAO mode: the white star shows the result of no
correction while the green star is the result of RAVEN.

Result of MOAO performance simulation

We plot the wavefront error in Fig. 6.7. Total wavefront error is shown in filled square. Cross mark shows
a tip-tilt wavefront error from natural guide star and open square shows a high-order wavefront error
from laser guide star. Plots from upper left to lower right correspond the guide star constellation, which
is shown in Figure 6.6 from left to right. The horizontal axis shows a distance from the center of field of
view, which starts from the bottom to the top of the guide star constellation shown in Figure 6.6. Three
natural guide stars lies at the vertical dash line in triangle, and five laser guide stars at the vertical doted
line in pentagon. The horizontal lines at the wavefront error of 350nm and 240nm are equivalent to the
Strehl Ratio of 0.4 and 0.2 at K band, respectively. The wavefront error become minimum at the center
and positive side of dotted line, where the laser guide star resides. High-order wavefront error increases
with larger separation of each guide star. This degradation in performance for wider constellation of
laser guide star is caused by the increase of uncovered area by the laser guide star especially at the
higher altitude. (See Figure 6.6.) Further, the tip-tilt wavefront error increases in the same manner,
because of the large separation of natural guide stars. Tip-tilt wavefront error is smaller than the high-
order wavefront error for compact guide star constellation. Both tip-tilt and high-order wavefront errors
becomes equivalent at the guide star constellation of (3).

The more practical measures of MOAO performance in observation are Strehl ratio and ensquared
energy rather than wavefront error. Strehl ratios are plotted in Figure 6.8. The cross, open square and
filled square indicate J band, H band and K band respectively. The values of Strehl ratio are calculated
from simulated image of point source, which are consistent with estimated Strehl ratio derived from the
wavefront error.

Ensquared energy within the area size of 0.12′′× 0.12′′ and 0.24′′× 0.24′′ are plotted in FIgure 6.9 and
Figure 6.10. Ensquared energy within 0.12′′×0.12′′ is rapidly reduced for the wider constellation of guide
stars. When we require the minimum ensquared energy as 50%, the field of regards (FoR) is limited by
60′′ in radius. On the other hand, ensquared energy within 0.24′′×0.24′′ is not drastically reduced at wide
guide star constellation. The tolerance in reduction of ensnared energy at larger area size is interpreted
as follows. The major degradation of wavefront error is caused by the tip-tilt wavefront error due to the
wider guide star constellation, not caused by high-order wavefront error. Thus the energy in jittered core
of point spread function (PSF) can easily captured by enlarging the area size, while the energy in halo
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On-sky performance with RAVEN

視野20分角超にわたって　　　　　　　
一様にシーイングを向上させる  
(FWHM < 0.2 arcsec at K-band)

GLAO performance simulationGLAOによる星像改善シミュレーション

(Oya et al. 2014)

地表層補償光学 x 広視野近赤外線装置

HSC, PFSによるすばるのサーベイ戦略を近赤外線にまで拡張

シーイング シーイングGLAOGLAO



ULTIMATE-Subaru: 装置概要
(1) 可変副鏡

Microgate ADS

(2) レーザーガイド星 x 4 
TOPICA ファイバーレーザー(589nm) x 2

(3)波面センサー x 8
カセグレン焦点
φ~16arcmin

(4)広視野近赤外線撮像装置
•撮像装置を第1期装置として検討 
• 多天体分光、多天体面分光についても第２期装置として検討
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FoV(comparison(of(NIR(facilities(in(
2020s(available(at(λ>~2um(�

VLT/HAWK:I(
(7.5’(x(7.5’)�

Subaru/IRCS(
(1’x1’)�

HST/WFC3(
(2.0’x2.3’)�

ULTIMATE:Subaru(
(16’(x(16’)�

JWST/NIRCAM(
(2(x(2.2’(x(2.2’)�

Subaru/MOIRCS(
(4’(x(7’)�

ULTIMATE-Subaru: 視野比較
2020年代の近赤外線装置との視野比較



可変副鏡による多様なすばるの性能向上

• Single Conjugate AO (SCAO)による熱赤外線観測の性能向上  
- ストレール比 ~ 1.0  (> 3.0ミクロン) 

- 熱背景放射を増やすことなく、既存赤外線装置(IRCS, COMICS）の性能を大幅に向上  

• レーザートモグラフィー AO (LTAO) による可視域 (< 1.0 micron)の性能向上 
- 可視での高ストレール比> 0.5 at 0.7 micron  

- AO+HDSによる可視高分散分光 (R~160,000) 

- AO+FOCAS or Kyoto-3DIIによる可視面分光  

• 極限補償光学(ExAO)による可視～近赤外線(0.6-2.5ミクロン)の観測性能向上 
- 既存のSubaru Coronagraphic Extreme AO (SCExAO)の性能、透過率（感度）向上 
- 可視～近赤外線で高コントラスト観測を実現

TMT第1期装置がカバーしない装置仕様をすばる＋可変副鏡で実現  
- 高分散分光（ R>100,000) 
- 熱赤外線観測 (> 3.0 ミクロン)   
- 極限補償光学（Extreme AO)

}
Adaptive Optics for Extremely Large Telescopes II: Esposito et al., The LBT AO 

system on-sky results 

In the left side of Figure 3, the measured SR values are reported as a function of the seeing 
value. A rectangle identifies points measured with seeing values between 0.8 and 1.0 arcsec. 
The scatter of the SRs values is large and goes from 80% to 15%. The right side of the Figure 
reports the considered values plotted against the tip-tilt (TT) power found in a vibration line at 
~13 Hz. The correlation between SRs and vibration power is quite remarkable. The 13 Hz 
vibration is related to the LBT telescope structure and in particular to the two swing arms that 
support the secondary and the tertiary mirrors. The LBT Observatory is developing a plan to 
reduce the amplitude of these vibrations. The vibrations are not always presents and vary in 
force mostly depending on the ground-layer wind speed and its direction with respect to the 
line of sight of the telescope. It has been clearly seen during the commissioning that looking 
off-wind delivers better performance than looking straight into the wind. This is true in 
particular when the sampling frequency of the system is less than ~500 Hz. 

3.3. The achieved PSF contrast 
One important result achieved with the LBT FLAO system is the image contrast reached in the 
corrected images, which is very important to detected faint point sources near bright stars, as 
required in searching for extra-solar planets. Figure 4 shows an example of a high-order 
corrected PSF in H band taken on June 25th 2010. Several images were acquired (saturated 
and non-saturated) to compute the PSF profile with the required resolution. The equivalent R 
magnitude of the GS (HD175658) is 6.5 and the estimated seeing value from real-time AO 
data oscillated between 0.6 and 0.8 arcsec. The AO loop was running at 1 kHz controlling 400 
KL modes. Some residual TT vibrations @ 13.0-13.7Hz of 6 to 8 mas RMS were present. The 
estimated SR in H band is >80%.  

 
Figure 4 (Left) The high order corrected LBT PSF in H band. Several diffraction rings are seen plus 
the external AO control radius. (Right) The radial profile of the image showing a contrast better 
than 10-4. Such a contrast is achieved without any coronograph.  

Figure 4 also shows the radially-averaged profiles of the AO-corrected and the diffraction-
limited PSFs. Note that a contrast better than 10-4 is achieved at a radial distance of ~0.4arcsec 
from the central peak. On the PSF image, it is possible to count up to 10 rings around the 
diffraction-limited core of 40mas FWHM, up to the turbulence residual halo (also known as 
the control radius) occurring at ~0.5arcsec. The characteristics of this image confirm on sky 
for the first time the deep annular region where the non-aliased correction offered by the 

pyramid sensor achieves the maximum contrast [8]. 

Hバンド 
ストレール比~0.8
LBT可変副鏡

GLAOだけではなく、望遠鏡自身の性能を向上 
非サーベイ観測にも貢献



•HSC,&PFSに続くすばるの広視野戦略としてGLAO+近赤外線装置で大規模近赤外線サー
ベイを行うULTIMATE3Subaru計画を推進&

•2017年度末のConceptual&Design&Review、2023年のファーストライトに向けて検討中&

3 GLAOと撮像装置のfeasibility&studyから開始&

•&ULTIMATE3Subaruの開発への参加をすばるの国際共同運用への寄与とすることを検討&

3まずはオーストラリアとAO開発の協力体制を築くところから始つつある&

3観測装置の開発については、オーストラリア、カナダ、台湾との協力体制を検討&

•ULTIMATE3Subaruはすばるの次期Facility装置であり、日本のコミュニティの理解と協力
が必須&

3 ULTIMATE3Subaruのサイエンス検討、装置仕様検討への「日本のコミュニティ」の参加を求む！&

3日本のコミュニティの意見を元に装置仕様を構築していくべき&

3今が装置仕様に意見を反映させる絶好のタイミング

ULTIMATE-Subaru: 今後の方針

ULTIMATE-Subaruの検討（開発、サイエンスどちらでも）　　　　　　　　　　　　　　　　
にご関心のある方は是非ご連絡ください



IRCS+AO188用 
多天体分光モジュールの開発



研究の目的：星形成銀河におけるフィードバック過程の解明

銀河内部の星形成領域クランプからのアウトフローの有無を検証し、星形成に
おけるフィードバック過程の質量、周辺環境に対する依存性を明らかにする。 

VLT/SINFONI（面分光）を用いた 
z~2星形成銀河からのアウトフローの研究

Genzel et al. 2011  速度幅 速度幅

強
度

幅の広い輝線幅の狭い輝線

アウトフローガス星形成の現場

~2秒角

赤方偏移~2.2のコンパクトなクランピー星形成銀河

ハッブル宇宙望遠鏡（恒星系） （恒星系） （電離ガスHα）

0.5秒角

すばる高解像度Paα撮像で分解する合体途上銀河の星形成活動X09b

小嶋洋平、河野志洋、陳家偉（東京大学）、秋山優太（法政大学）、岡部愛、関大策（愛知教育大
学）、竝木茂朗（京都大学）、依田萌（名古屋大学）、美濃和陽典、児玉忠恭、利川潤、小山佑世（国
立天文台）、北川祐太朗（東京大学）、林左絵子（国立天文台）

Abstract
今日の階層的な銀河形成シナリオのもとでは、銀河の形態を初めとする様々な性質を決定付ける上で、銀河の衝突および合体が果たす役割は大きいと考えられている。したがって、銀河の合体の最中に銀河内部の
どこでどのような現象が起こり、星形成活動がどのように進んだかを明らかにすることは極めて重要である。我々は、本年度のすばる観測体験企画において、すばる望遠鏡IRCS ＋補償光学AOlTT を用いて、あか
り衛星の遠赤外線データから強いダスト放射を示す事が分かっている合体途上の銀河（赤方偏移～0.1115）の高解像度撮像観測を行った。
メインのα銀河では、渦状腕の部分に沿ってPaα輝線で特に明るい複数のクランプが存在する一方で、バルジ部分では、Kバンドで明るく、Paα 輝線は弱い様子が明らかになった。これらのクランプでは、星形成活
動が高まっている事から、銀河間の相互作用によって、銀河内部でガスがエネルギーを散逸し不安定になってクランプが形成されたというシナリオが示唆される。一方、この銀河と相互作用している伴銀河βでは、
バルジ部分でPaαが強く、逆に腕部分では弱いことが分かった。銀河間の相互作用によってトルクを受けて角運動量を失ったガスが、中心部分に落ち込んで星形成を行っていると考えられる。また、メインであるα
銀河のバルジよりもクランプでの星形成が活発であることから、相互作用初期の銀河での星形成の特徴であることを示唆している。
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今回観測に用いたK’バンドとNB+u&では、帯域幅が異なるため、フィルター毎に検出器でのカウント値
（1ADU）に相当する天体の明るさ（ゼロ等級）が異なる。この観測で取得した標準星Feigelluのデータから
K’、NB+u&のゼロ等級muhK’dF muhNB+u&dを求め、フラックスの校正を行った。
図３に、今回使用したK’バンド、NB+u&フィルターの透過率曲線と、Paα輝線の関係を示す。
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確認できた。これまでの観測ではこのような構造はあまり見られていないことから、すばる望遠鏡
の補償光学(AOlTT)によって得られる非常に高い空間分解能の威力が顕著に発揮された例ではない
かと考えられる。

Conclusion
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において非常に有効であるといえる。
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解析結果を図4及び表1に示す。また、これらのデータより、観測した銀河内の
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図4:α銀河のPaα輝線（左）と連続光（右）の分布図。Paα輝線では、銀河が複数のクラン
プとバルジに分解されて見えている。
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Introduction
銀河を特徴づける物理量の中で最も
重要なものの1つが星形成率(star
formation ratev SFR)であり、スター
バースト銀河の星形成率は典型的な渦
巻き銀河の100倍にのぼる。スターバー
ストが起きると超新星爆発などで大量
のダストも生成されるため、スター
バースト銀河は赤外線で明るい銀河と
して観測される。スターバースト現象
を起こしている銀河は近傍宇宙では合
体銀河であることが多いが、具体的な
機構については未だ分かっていない。
スターバースト現象を知るためには銀
河のどこで、どれくらい星形成が行わ
れているかを知ることが必要である。
本研究では、遠赤外線で明るいスター
バースト銀河内部の星形成率マップを
作り、領域ごとの星形成率を調べた。
星形成率は大質量星の数から求めることができるが、大質量星が放射する紫外線
はダストの吸収を受けるため直接観測することは難しい。別の方法として、紫外線
は周辺の水素ガスを電離するので水素の再結合線を観測して間接的に大質量星の数
を調べることができる。水素の再結合線の中でも有名なのは可視波長域のHα輝線で
あるが、Hα輝線でさえもダストが濃い領域では吸収を受けてしまう。そこで本研究
では水素再結合線の中でも、ダストの吸収を受けにくい近赤外線波長域にあるPaα
輝線の狭帯域撮像観測を行い、星形成率を求めた。また、補償光学を用いた観測を
行うことで、銀河を空間分解し、銀河内部の星形成率の分布を得た。

図1:大質量星周辺の水素ガスの再結合線
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図2:AKARI-FIS-+lu-ul+-uu

我々は、あかり衛星の遠赤外線サーベイデータと、SDSSの分光サーベイデータを組み合わせることで、強いダスト放射を示
すz~u(lllfの銀河のサンプルを得た。この赤方偏移の銀河からのPaα輝線は、すばる望遠鏡の近赤外線観測装置MOIRCSF
IRCSに搭載された狭帯域フィルター(NB+u&F 中心波長~2.09μm)で観測することができる。このサンプルの中から、今回我々
が観測対象に選んだのは、右図の中央の2つの銀河（AKARI-FIS-+lu-ul+-uu）である。これらの銀河は赤方偏移がほぼ等し
く、近接している。また、β銀河では、潮汐相互作用を起こしている銀河に特徴的なテイルが見られることから、この2つの銀河
は合体途中であり、相互作用を起こしている銀河に特徴的な星形成の徴候が得られるのではないかと考えたからである。

観測は、すばる望遠鏡の近赤外線観測装置IRCS、地球大気の揺らぎによる星像
の乱れを補正する補償光学装置AOlTTを用いて、z4u(lllfの銀河からのPaα輝
線をとらえるための狭帯域フィルター(NB+u&)と、連続光をとらえるための広帯
域フィルター（K’バンド）による撮像を行った。以下に、観測の諸元をまとめ
る。

観測日：2015-10-02 7:30-8:00 (UTC)
観測装置：IRCSUAOlTT hf+mas)pixel撮像モード）
観測天体名：AKARI-FIS-+lu-ul+-uu
AOガイド星：北西に約20“離れたR4l3(u等の星
測光標準星：Feigellu

積分時間：
K’ バンド: 20 秒 x & フレーム = 180 秒
NB+u&v luu 秒 x &フレーム = 900 秒

半値幅（空間分解能）：
Kpバンド: 0.17 arcsec
NB+u&v u(lT arcsec

N

E

すばる高解像度Paα撮像で分解する合体途上銀河の星形成活動X09b

小嶋洋平、河野志洋、陳家偉（東京大学）、秋山優太（法政大学）、岡部愛、関大策（愛知教育大
学）、竝木茂朗（京都大学）、依田萌（名古屋大学）、美濃和陽典、児玉忠恭、利川潤、小山佑世（国
立天文台）、北川祐太朗（東京大学）、林左絵子（国立天文台）

Abstract
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り衛星の遠赤外線データから強いダスト放射を示す事が分かっている合体途上の銀河（赤方偏移～0.1115）の高解像度撮像観測を行った。
メインのα銀河では、渦状腕の部分に沿ってPaα輝線で特に明るい複数のクランプが存在する一方で、バルジ部分では、Kバンドで明るく、Paα 輝線は弱い様子が明らかになった。これらのクランプでは、星形成活
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以上の値計算結果を用いて星生成率、および星質量を求めることができる。赤方偏移z4u(llfで
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また、星質量については、連続光のフラックス密度（fcont）から求めたKバンド等級の値（kmag）と
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河のどこで、どれくらい星形成が行わ
れているかを知ることが必要である。
本研究では、遠赤外線で明るいスター
バースト銀河内部の星形成率マップを
作り、領域ごとの星形成率を調べた。
星形成率は大質量星の数から求めることができるが、大質量星が放射する紫外線
はダストの吸収を受けるため直接観測することは難しい。別の方法として、紫外線
は周辺の水素ガスを電離するので水素の再結合線を観測して間接的に大質量星の数
を調べることができる。水素の再結合線の中でも有名なのは可視波長域のHα輝線で
あるが、Hα輝線でさえもダストが濃い領域では吸収を受けてしまう。そこで本研究
では水素再結合線の中でも、ダストの吸収を受けにくい近赤外線波長域にあるPaα
輝線の狭帯域撮像観測を行い、星形成率を求めた。また、補償光学を用いた観測を
行うことで、銀河を空間分解し、銀河内部の星形成率の分布を得た。

図1:大質量星周辺の水素ガスの再結合線

TargetyObservation

図2:AKARI-FIS-+lu-ul+-uu

我々は、あかり衛星の遠赤外線サーベイデータと、SDSSの分光サーベイデータを組み合わせることで、強いダスト放射を示
すz~u(lllfの銀河のサンプルを得た。この赤方偏移の銀河からのPaα輝線は、すばる望遠鏡の近赤外線観測装置MOIRCSF
IRCSに搭載された狭帯域フィルター(NB+u&F 中心波長~2.09μm)で観測することができる。このサンプルの中から、今回我々
が観測対象に選んだのは、右図の中央の2つの銀河（AKARI-FIS-+lu-ul+-uu）である。これらの銀河は赤方偏移がほぼ等し
く、近接している。また、β銀河では、潮汐相互作用を起こしている銀河に特徴的なテイルが見られることから、この2つの銀河
は合体途中であり、相互作用を起こしている銀河に特徴的な星形成の徴候が得られるのではないかと考えたからである。

観測は、すばる望遠鏡の近赤外線観測装置IRCS、地球大気の揺らぎによる星像
の乱れを補正する補償光学装置AOlTTを用いて、z4u(lllfの銀河からのPaα輝
線をとらえるための狭帯域フィルター(NB+u&)と、連続光をとらえるための広帯
域フィルター（K’バンド）による撮像を行った。以下に、観測の諸元をまとめ
る。

観測日：2015-10-02 7:30-8:00 (UTC)
観測装置：IRCSUAOlTT hf+mas)pixel撮像モード）
観測天体名：AKARI-FIS-+lu-ul+-uu
AOガイド星：北西に約20“離れたR4l3(u等の星
測光標準星：Feigellu

積分時間：
K’ バンド: 20 秒 x & フレーム = 180 秒
NB+u&v luu 秒 x &フレーム = 900 秒

半値幅（空間分解能）：
Kpバンド: 0.17 arcsec
NB+u&v u(lT arcsec

N

E

IRCS+AO188の狭帯域撮像による
銀河内部の星形成領域の探査

~1
0”

赤方偏移~0.1のスターバースト銀河内部の星形成
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Figure 1. Maps of individual velocity “channels” of width ∼34 km s−1 in the Hα line of D3a15504 (top row), BX482 (middle two rows), and ZC782941 (bottom row).
The maps are resampled to 0.′′025 per pixel and have a resolution of FWHM ∼ –0.′′18–0.′′25. Velocities relative to the systemic redshift indicated are given in km s−1.
Circles/ovals and symbols denote the clumps identified in these galaxies. Crosses denote the kinematic centers of the galaxy rotation. The color scale is linear and
autoscaled to the brightest emission in each channel.
(A color version of this figure is available in the online journal.)
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Figure 2. FWHM ∼ 0.′′2 Hα and rest-frame UV/optical continuum images of four massive luminous z ∼ 2 SFGs. All maps have been re-binned to 0.′′025 pixels. Top
row: three-color composites of integrated Hα line emission (red), and continuum (blue–green) images, along with the most prominent clumps identified by labels A,
B,. . .. Middle: integrated SINFONI Hα emission. All four images are on the same angular scale, with the white vertical bar marking 1′′ (∼8.4 kpc). Bottom. HST NIC
H-band, ACS I-band, or NACO-VLT AO Ks-band images of the program galaxies, at about the same resolution as the SINFONI Hα maps. The color scale is linear
and autoscaled.
(A color version of this figure is available in the online journal.)
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スリット配置例
星形成銀河のクランプ毎にスリットを配置

DLP4500NIR
www.ti.com DLPS032 –FEBRUARY 2014

Feature Description (continued)

Figure 6. Micromirror Landed Positions and Light Paths
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Figure 6. Micromirror Landed Positions and Light Paths
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8.3 Feature Description
Each aluminum micromirror is approximately 7.6 microns in size (see Micromirror Pitch in Figure 5), and is
switchable between two discrete angular positions: –12° and +12°. The angular positions α and β are measured
relative to the array plane A which is parallel to the silicon substrate (see Figure 6). The parked position is not a
latched position and is therefore not necessarily perfectly parallel to the array plane, as individual micromirror flat
state angular positions may vary. The tilt direction is perpendicular to the hinge-axis. The on-state landed
position is directed toward the left side of the package (see Figure 5).

Figure 5. Micromirror Array, Pitch, and Hinge-Axis Orientation
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得られるスペクトル

• 補償光学付き多天体分光装置は世界初 

• 多天体IFUが理想的だが、VLT/KMOS程度の大規模
装置(24IFU/φ7arcmin)が必要 

• IFUではなく、同一天体内に複数スリットで観測する
ことで、代用できる 

• MEMSデバイス（デジタルマイクロミラーデバイス 
DMD)を用いることで、視野内に自在にスリットを配
置することができる 

• 将来的に広視野多天体分光器へ応用することを目指
す（ULTIMATE-Subaru用多天体分光器など）

DMDの概念図



デジタルマイクロミラーデバイス(DMD)
• Texas Instrument DLP series 
• 主にプロジェクターで使用されている 
• 天文観測装置で利用された例あり（KPNO/IRMOS) 
• Johns Hopkins UniversityでGeminiの次期装置計画（GMOX)用に冷却環境用
制御ボードが開発され、試験が行われている。 

• Kバンド帯での透過率を確保するために、ウィンドウをCaF2に交換                            
(L-1 standards and technology, INC) 

• すばるでもJHUからボードを購入し、来年度から試験を行う予定。



IRCS+AO188用多天体分光モジュール
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本研究は、すばる望遠鏡の近赤外線観測装置 IRCSに搭載する多天体分光モジュール、及び高分散
グリズムの開発を行い、遠方銀河（赤方偏移∼2)の銀河の効率的な観測を実現する。この多天体分光
モジュールを用いて、これまで一部の巨大星形成銀河でのみ行われていた、銀河内部のクランプ構造
の分光観測を、Hα輝線で選択された一様なサンプルについて行い、様々な星質量、及び周辺環境下
での星形成活動に伴うアウトフローを検出し、銀河クランプからのガスの流出による星形成の抑止効
果を見積もる事で、銀河形成における普遍的なフィードバックのメカニズムを解明する。

本研究を遂行する上での具体的な工夫
本研究は、すばる望遠鏡の近赤外線観測装置 IRCSに搭載する多天体分光モジュール、及び高分散グリ
ズムの開発と、同装置を用いた星形成銀河の観測的研究から成り立っている。本研究で開発する多天体
分光モジュールは、デジタルマイクロミラーデバイス (DMD)を用いた新しいコンセプトのスリット分光
モジュールである（図 2)。この分光モジュールの特徴は、焦点面のマイクロミラーの傾きを個別に変える
ことで、スリット幅、スリット位置を 11秒角 x18秒角の視野内で自由に変えることができることである。
また、１つのマイクロミラーの大きさは 10µm程度であり、天空上では 19ミリ秒角と非常に小さく、星
形成銀河内部で見られるコンパクトなクランプのサイズ（100-200ミリ秒角）と比べて十分小さいため、
１つの星形成銀河を複数のクランプに分けてスリット分光ができるというユニークな特徴がある。これ
までの星形成銀河の高解像度の分光観測は、１天体ごとの面分光に頼っていたが、本研究で提案する新
しいコンセプトの多天体分光モジュールと、高解像度を実現する補償光学を組み合わせることで、
複数天体、複数クランプが同時に観測できるようになり、大幅な観測効率の向上が期待できる。

図 2: 補償光学系 (AO188)と近赤外線分光装置 (IRCS)の
間に搭載する、デジタルマイクロミラーデバイス（DMD）
を用いた多天体分光モジュールと、それにより得られるク
ランピーな星形成銀河のスペクトルの模式図。

研究体制
研究代表者は、国立天文台の小山佑世
氏と共同で、これまですばる望遠鏡の
IRCS+AO188を用いて、赤方偏移2の高密
度領域（原始銀河団, Koyama et al. 2013,

MNRAS, 434, 423）にある星形成銀河と、
そうでないフィールドの星形成銀河を、銀
河内部のクランプが分解できる 0.1-0.2秒
角の高解像度での狭帯域撮像を行い、銀河
内部の星形成活動、及び恒星の分布、及び
それらの星質量、周辺環境への依存性を解
明する研究を行ってきた。本研究では、こ
の観測で得られた原始銀河団、及びフィー
ルドのクランピー銀河のサンプルの、分光
によるフォローアップを目的としている
ため、引き続き同じ体制で研究を行なう。

科研費申請時の概念図

1 2

2 34

1. 真空冷却環境用DMD制御ボードの入手により、Kバンド帯まで観測モードを拡張。
ただし、使用できるDMDのモデルが限定。 

2. IRCSの視野(53”x53”)を全てカバーするため、マイクロミラーによる回折の影響
を少なくするため、F変換が必要（13.9 --> 3.5以下)。適切なF比を検討中。 

3. コリメータとして、放物面ではなく、球面（＋補正板）を使用。 
4. 将来的にチューナブルフィルターを試験するための場所を確保。



マイクロミラーによる回折の影響GMOX FEASIBILITY STUDY TECHNICAL REQUIREMENTS AND INSTRUMENT DESIGN

Figure 60: Left: Orthographic polar projection (view from the top, illumination direction) of the diffrac-
tion pattern generated by a DMD device with 3 mirrors tilted to the “ON” beam. The intensity has been
stretched to illustrate the pattern. Right: Diffraction pattern created by one single mirror tilted in the “OFF”
direction, 48˝ away from the “ON” beam.

Let’s assume our measured contrast 1:50,000. If all DMD mirrors are tilted-on, the spectro-
graph will see a slitless spectrum of the sky. The worse case will be the H band, with a sky bright-
ness of 14.5 magnitudes per square arcsecond. Our 0.1” pixel sampling reduces this value by 5
magnitudes, so the full-on background is equivalent to 19.5 mag/pixel. We then tilt all mirrors
off. The contrast 1:50,000 produces an attenuation of 11.75 magnitudes, bringing us to 31.25mag.
The Zero Point for the H band is about 1010 ph/s/m2/micron. Assuming a bandpass of 0.35µm
and a 50 m2 telescope with 30% throughput, this corresponds to 4.5 ˆ 1010 ph/s, that diluted by
27.25mag implies 0.015 e/s/pix of sky background, which is just slightly higher than our assumed
dark current. Assuming an equivalent readout noise (after multiple non destructive samples) of
3.5 e/pixel, GMOX in the H-band becomes background limited after about 1500s. We have in-
cluded this effect in our ETC.

G.2.4 MECHANICAL DESIGN

The GMOX mechanical design is driven by several key requirements. First, the instrument must
fit within the control volume specified by Gemini. Second, the instrument structure bust be stiff
so as to minimize flexure. Third, it must have the requisite mass and CG to balance the ISS, and
ultimately the telescope. And fourth, the design must be conducive to ease of optical alignment;
at least relatively so.

As discussed in Sec. G.2.2, the odd hammerhead shaped control volume drives the optical lay-
out, and that in turn drives the mechanical layout. Figure 61 shows a very conceptual design for
GMOX placed within the instrument control volume of Port-1. The instrument has dimensions
of 1266 mm in ”X”, 2831 mm in ”Y”, and 1912 mm in ”Z”. To maximize stiffness, the mechanical
structure is designed such that the base of the instrument consumes nearly all of the available
volume near the interface to the ISS. This maximizes the footprint on the ISS surface making for
a very stiff structure, one that can adequately handle the bending moments induced by the vary-
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マイクロミラーに一様光が当たった
場合の回折パターン
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7.11 Micromirror Array Physical Characteristics

PARAMETER VALUE UNIT

M Number of active columns See Figure 7 1024 micromirrors
N Number of active rows 768 micromirrors
P Micromirror (pixel) pitch 13.68 µm

Micromirror active array width M × P 14.008 mm
Micromirror active array height N × P 10.506 mm
Micromirror active border Pond of micromirror (POM)(1) 10 micromirrors/side

(1) The structure and qualities of the border around the active array includes a band of partially functional micromirrors called the POM.
These micromirrors are structurally and/or electrically prevented from tilting toward the bright or ON state, but still require an electrical
bias to tilt toward OFF.

Refer to Micromirror Array Physical Characteristics table for M, N, and P specifications.

Figure 7. Micromirror Array Physical Characteristics
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Figure12.DMDMicromirrorArray,Pitch,andHinge-AxisOrientation
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マイクロミラーサイズよりPSFが大きい場合の回折の影響は？

Texas Instrument: DLP7000



マイクロミラーによる回折の影響

可変系鏡

カメラ

カメラ

30μmピンホール

635nm レーザーダイオード

スペーシャルフィルター

f=100mm
f=150mm f=100mm f=500mmアイリス

D=2~20mm

大気揺らぎをシミュレート 
※今回は平面鏡を使用（揺らぎなし）

ピンホール位置でのPSFサイズ:  
FWHM=5~50 μm

赤: ピンホール有 
青:ピンホール無



アイリスサイズ（mm）

カ
メ
ラ
で
の
PS
Fサ
イ
ズ
（
μ
m
）

測定値 
（ピンホール有）

期待されるPSF半値幅

測定値 
（ピンホール無）

• 4mm以下のアイリスで回折の影響が見られた 
•ピンホール位置で半値幅25μmに相当 
•ピンホールサイズ（30μm)と同程度以下のPSF
であれば、回折の影響は少ないと思われる



•MEMSデバイス（デジタルマイクロミラー）を用いた冷却多天体ス
リットモジュールの開発を行っている&

•本年度から若手A科研費で細々と開発検討を開始、2019年度の観測
運用を目指す（が、試験的要素が多分にあるので、on3sky実験で終
わる可能性もあり）&

•&本年度は、マイクロミラーによる回折の影響を評価し、光学設計に
必要なパラメータの決定、DMD単体の冷却試験をJHUと共同で行う&

•来年度以降、実物を使った実験を行う予定

IRCS+AO188用多天体分光モジュール: まとめ


