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気球 VLBI 地上試験 
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1. はじめに 

銀河中心の超巨大ブラックホールはこれまで間接的な方法で示唆されてきたが、直接撮像という本

当の意味での観測的実証はまだ果たされていない。BH が存在すれば、BH へ落ち込む物質（降着円盤）

の放射を背景光として「黒い穴」として見えると期待される (図１) 。「黒い穴」の直接検出は、現代

物理学における重要課題であり、観測天文学が果たすべき大目標の一つである。最有力候補天体 SgrA* 

と M87 では、全天で最大の視直径(いずれも約 50μ秒角)の「黒い穴」が期待される。ブラックホール

の撮像には、ブラックホール周辺大気を透過するサブミリ波帯 (300GHz—-1THz: λ1mm—-300μm)で基

線長数千 km の VLBI(Very Long Base line Interferometry)を構築し、10 マイクロ秒角の角度分解

能を実現するのが唯一のアプローチである。ところが、このような高周波電波は、地球側の大気によ

る電波の波面揺らぎ・吸収・放射雑音の影響を強く受け、地上からの VLBI 観測はこれまで成功の例

がなくスペース・成層圏からの観測が望まれている。我々は気球を用いた成層圏 VLBI 観測の実現を

目指し検討を進め、気球 VLBI の技術課題に取り組んでいる。気球 VLBI の主要な技術的課題は、(1) 

周波数標準安定度、(2) 局位置変動、(3) 指向精度、(4) VLBI 高速データ処理系の省電力化・排熱、

(5) 主鏡の鏡面精度対策であった。ここでは(1),(2) について述べる。 

 

2. 気球搭載周波数標準 

VLBI 観測に用いる周波数標準時計は、単位積分時間内（数十秒＠22GHz、数秒@230GHz）にコヒーレ

ンスを維持する安定度をもつことが求められる。地上 VLBI ではこの条件を満たす水素メーザ原子時

計が用いられているが、重量・サイズ・耐環境性能な

どで気球搭載には適さない。そこで BVA 技術を用い

た OCXO の搭載を検討している。しかしこれまで OCXO

を振り子に搭載し電波干渉に使った例はない。そこ

で OCXO を振り子に搭載し、臼田宇宙空間観測所の水

素メーザと比較する実験を行った。気球の振り子環

境を模擬するために OCXO を簡易振り子に搭載し、周

波数変動を計測した。ケーブル長は約 6.7m で周期約

5秒である。振り子中の位相の変動を図 2 に示す。最

初の 7 秒程度は初期位相傾斜である。その後振り子

運動が始まると異なる位相傾斜になったが、振り子

 

 
図 1:ブラックホール電波イメージ（理論シミ

ュレーション）。黒い穴の直径はシュバルツシ

ルト半径の約 2~5 倍（銀河系中心 SgrA*の場

合約 20—50u 秒角）。 
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Fig. 1.—Image of an optically thin emission region surrounding a black hole with the characteristics of Sgr A* at the Galactic center. The black hole is here
either (a–c) maximally rotating ( ) or (d–f) nonrotating ( ). The emitting gas is assumed to be in free fall with an emissivity proportional to r 2a = 0.998 a = 0∗ ∗

(top panels) or on Keplerian shells (bottom panels) with a uniform emissivity (viewing angle ). (a, d) GR ray-tracing calculations; (b, e) images seen byi = 45
an idealized VLBI array at 0.6 mm wavelength, taking interstellar scattering into account; and (c, f) images seen for a wavelength of 1.3 mm. The intensity
variations along the x-axis (solid green curve) and the y-axis (dashed purple curve) are overlayed. The vertical axes show the intensity of the curves in arbitrary
units, and the horizontal axes shows the distance from the black hole in units of Rg, which, for Sgr A*, is cm ∼ 3 mas.113.9# 10

Indeed, this is consistent with the observed 0.8 mm–size limit
being greater than 4Rg for Sgr A* owing to a lack of scintillation
(Gwinn et al. 1991). The presence of a rotating hole viewed
edge-on will lead to a shifting of the apparent boundary (by
as much as 2.5 or 8 mas) with respect to the center of massRg
or the centroid of the outer emission region.

Interestingly, the scattering size of Sgr A* and the resolution
of global VLBI arrays become comparable to the size of the
shadow at a wavelength of about 1.3 mm. As one can see from
Figures 1c and 1f, the shadow is still almost completely washed
out for VLBI observations at 1.3 mm, while it is very apparent
at a factor of 2 shorter wavelength (Figs. 1b and 1e). In fact,
already at 0.8 mm (not shown here), the shadow can be easily
seen. Under certain conditions, i.e., a very homogeneous emis-
sion region, the shadow would be visible even at 1.3 mm
(Fig. 1f).

3. HOW REALISTIC IS SUCH AN EXPERIMENT?

The arguments for the feasibility of such an experiment are
rather compelling. First of all, the mass of Sgr A* is very well
known within 20%, the main uncertainty being the exact dis-
tance to the Galactic center. Since, as we have shown, the
unknown spin of the suspected black hole contributes only
another 10% uncertainty, we can conservatively predict the
angular diameter of the shadow in Sgr A* from the GR cal-
culations alone to be ∼ mas, independent of wavelength.30 7
As seen in Figure 1, the finite telescope resolution and the
scatter broadening will make the detectability of the shadow a

function of wavelength and emissivity; however, the size of
the shadow will remain of similar order, and under no circum-
stances can it become smaller.

The technical methods to achieve such a resolution at wave-
lengths shortward of 1.3 mm are currently being developed,
and a first detection of Sgr A* at 1.4 mm with VLBI has already
been reported. The challenge will be to push this technology
even further toward 0.8 or even 0.6 mm VLBI. Over the next
decade, many more telescopes are expected to operate at these
wavelengths. Depending on how short a wavelength is required,
the projected timescale for developing the necessary VLBI
techniques may be about 10 yr. A fundamental problem pre-
venting such an experiment is not now apparent, but in light
of our results, planning of the new submillimeter telescopes
should include sufficient provisions for VLBI experiments.

A potential problem with our model may occur if has anjn
inner cutoff that is larger than that of the horizon, making the

shadow larger than predicted due to a decrease in emissivity

rather than to GR effects. However, first of all, the truncation

of accretion disk emission at the marginal stable orbit isrms

somewhat arbitrary (Cunningham 1975), and secondly, if it

exists, such a cutoff would likely be frequency dependent, while
there will be a frequency-independent minimum radius due to
the GR effects we have described. Another problem could be
the unknown morphology of the emission region. Anisotropy,
strong velocity fields, and density inhomogeneities would make
an identification of the shadow in an observed image more
difficult. However, inhomogeneities are unlikely to be a major
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による水平方向加速度と OCXO 加速度

感度から期待される位相変動（図 2 下図

の直線で示す範囲）は発生しないことが

わかった。これは振り子運動において、

水晶発振器とその支持材との間に水平

方向の加速度が加わらないことで説明

できる。一方鉛直方向の加速度は周波数

変動に効くが、周波数変動で-16 乗の大

きさであり観測に影響しない。これらの

結果かから OCXO を周波数標準に用い

た気球VLBIのフィジビリティが確認で

きた。 

 

3. 基線変動 VLBI 試験 

3.1 実験目的 

電波干渉計において、２局間の信号を

掛け合わせて（相関処理）して得られた干渉縞の位相は、フリンジ位相といわれる。局位置が電波源

の方向に時間変動するとフリンジ位相が変動し、積分を行うと干渉強度の劣化を引き起こす。したが

って VLBI 観測ではフリンジ位相は一般に 1 ラジアン程度以下に保つことが求められ、それは 230GHz

の場合、位置変動換算で 0.2mm である。過去のミッションから推測されるフライト中の振り子運動は

10cm を超え、補正が必要である。また弦振動など振り子以外の成分も姿勢変動に含まれ（図 3）これ

らのフリンジ位相への影響についても検討課題が存在する。これまで気球に VLBI 電波望遠鏡が搭載

されたことがないため、実際に電波望遠鏡をゴンドラに搭載し、振り子振動下で VLBI 観測を行い、

気球 VLBI の実現性を検証した。 

3.1 実験構成 

場所は JAXA 相模原キャンパスの構造試験棟で、用いたゴンドラは気球 VLBI（1号機）であり(図 3)、

実験の外観図と構成をそれぞれ図 4,5 に示す。電波源は静止軌道の通信衛星 IPSTAR で 19.7-20.2GHz

の通信信号を受信した。衛星からの電波は棟外に設置された平面鏡（図 6）を用いて光路を変更し、

棟内のクレーンにつられた電波望遠鏡に向かってほぼ水平に導波した。VLBI 装置は、国立天文台等で

 
図 2: 振子振動 
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図 4: 実験外観図 

 

 
図 3: 気球 VLBI 実証実験ゴンドラ（１号機）の

構成 

 
図 2 OCXO 振り子試験、加振試験時位相データ 

左上：全時間。右上：加振前の傾斜時の位相変化の直線成
分を除いたもの。左下、右下:それぞれ Swing1,2 での加
振してからの位相の変化と、傾斜時の位相変化から予想
される位相変動振幅（減衰は考慮せず）。直線成分は除去 
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開発された広帯域観測装置を搭載した。振り子から電源等ケーブルが地上に接続されていると振り子

運動に力を及ぼすために、ケーブル類は地上から切り離し、オフラインで運用した。観測データ伝送

は振り子振動停止後に通信回線を用いて行った。 

 振り子に搭載する周波数標準は OCXO8607 を用いた。観測データの時刻タグは Septentrio 製の GPS

レシーバ PolaRx2e@で VLBI サンプラに供給する 1PPS を基準に生成されている。 

 VLBI の相手局は国立天文台水沢 VLBI 観測所の 10m アンテナである（基線長 426km）。周波数標準は

定常的に GPS と比較された水素メーザ原子時計を用いている。 

相関処理は水沢の計算機（VSREC）上のソフトウェア相関処理を用いて行った。 

 ゴンドラの姿勢決定は振り子周期が数秒程度であるために、ジャイロを用いて姿勢変動を計測した。

ヨー角（Az 角）は日本航空電子製の FOG (Fiber Optic Gyro) の JG-35F で、パルス出力を Interface

製のタフコントローラ ITC-A61310(L)で計測した。ピッチ角（El 角）とロール角はシリコンセンシン

グシステムズ製のシリコンリングジャイロそれぞれ CRS39-02、CRH01-025 で、TI 製 ADS1115 で変換さ

れたデジタル信号をマイコン Raspberry Pi/2 で取得した。ジャイロデータは UDP パケットとして決

定ソフトウェアに伝送され、目標角と現在の Az角との差の姿勢制御 PCに伝送した。それぞれのジャ

イロは 100Hz でサンプリングの後デジタル積分を行い 10Hz 毎に姿勢を計算した。 

またゴンドラに実験外部評価用の位置計測システムも組み込んだ（図 7）。ゴンドラの最下部の４辺

にそれぞれ放射方向に Sharp 製 GP2Y0A21YK0F 測距計を搭載し、地上にアクリルに紙を貼った反射板

を垂直に測距センサから 100mm 程度離して 10Hz で計測した。 

 

 

 
図 6: 電波を棟内に導く平面鏡 

 

 
図 7: ゴンドラ下部の測距計と反射板 

 

 
図 5: 実験構成図 
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3.2 実験結果 

観測は 2015/3/6 21:31:00 から 100 秒間行っ

た。ゴンドラに揺れを加えた後振幅 2cm 程度で自

由に振り子運動をしているときに記録を行った。 

相関パラメータは 8k点 FFT、1m 秒積分である。

単位積分時間 (振幅スペクトルを図8に示す) の

ごとに出力される相互相関スペクトルの

388.875MHz にピークを持つ単一周波数信号（帯

域 0.125MHz）の位相を今回計測するフリンジ位相

とした。フリンジ位相は、各局の周波数差により

時間ドリフト成分があるため、直線近似で除去し

た。そのフリンジ位相の変動の記録と同時にジャ

イロ姿勢のデータと評価用位置計測データを図9

に示す。図からわかるように、フリンジ位相は、

ジャイロピッチ角、光軸方向を表す X方向のゴン

ドラ位置と調和していることがわかった。フリン

ジ位相の振幅とジャイロの角度の振幅から、振り

子の長さ 11.0m と推定できる。これはクレーンの

高さ 13.1m から吊り下げ時の焦点位置の高さ

1.7m を除いた長さとほぼ一致している。わずか

な違いに関しては、ジャイロのスケールファクタ

やクレーンの高さの計測など詳細を調査する必

要がある。 

ジャイロデータとフリンジ位相を正弦波近似

で振り子成分を除去したものを図 10 に示す。フ

リンジ位相は積分し100Hz相当のデータに変換し

ている。フリンジ位相は数 10 度程度の変動が残

っているが、遅延変動 10-13 の程度揺らぎ

(Rogers&Moran1981)をもつ大気の影響として説

明できる。一方、図 10 の上図が示すように、ジ

ャイロには、他のミッション（Abramovici+2009）

でも観測されている弦振動のような短期変動が

みられる。望遠鏡の重心と主鏡焦点は数 10cm で

80μm 程度の遅延変動しか引き起こさないと考え

られ、大気の雑音以下の変動であることが実証で

きた。  

相関データを使ってコヒーレンスを計算した

（図 11）。振り子変動がある場合は積分時間に伴

いコヒーレンスを失っていくが、補正後はコヒー

レンスを保てている。以上のことから振り子電波

望遠鏡による VLBI 観測を世界で初めて実施し、フ

リンジ位相を追尾することに成功した。フリンジ

位相は同時に計測された姿勢変動データで説明で

き、局位置変動を除去することで VLBI 観測が実現

できることがわかった。 

 

図 10:上：ジャイロ角(ピッチ)の振り子成分除去

後、下：フリンジ位相の振り子成分除去後 
 

 

 
図 8: IPSTAR の観測相互相関振幅スペクトル 

 

 
図 11: 振り子の補正によるコヒーレンスの改善 
 

 

 
図 9: 上：ジャイロ角(ピッチ、ロール)、中：外

部から取得したゴンドラ位置（X,Y）、下：フリン

ジ位相 
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