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1 はじめに
1990年代後半に，複数のグループによる超新星の観

測から，宇宙は加速膨張していることが発見された [1,

2]。その後のWilkinson Microwave Anisotropy Probe

(WMAP)による宇宙背景放射の高精度観測 [3]や，Sloan

Digital Sky Survey (SDSS)を始めとするバリオン音響
振動の測定 [4]などから，我々の宇宙は，有限の宇宙定
数 Λを持ち，曲率はゼロ，さらに冷たい暗黒物質 (Cold

Dark Matter)を持つ ΛCDM模型とよく一致すること
がわかった。宇宙の全エネルギー密度の大部分である
約 73%は宇宙定数 (またはより一般化したものとして暗
黒エネルギー)に，約 23%が暗黒物質に占められ，既知
の物質が占めるのは残りのたった約 4%であることがわ
かった。暗黒物質は，宇宙物理・素粒子物理の両面から
盛んに研究がなされ，その性質や質量の制限が調べられ
ている。一方，暗黒エネルギーは，宇宙のエネルギー密
度の大部分を占めているにも関わらず，素粒子物理学的
な正体が全くわかっていない。まさに現代物理学の超難
問である。現在，暗黒エネルギーの性質を明らかにする
ための観測が数多く計画されている。
暗黒エネルギーの性質に制限を付けるための有力な手

法の一つとして考えられているのが，重力レンズ効果を
使う方法である。光は測地線に沿って進むので，質量の
存在により曲がった空間を光が通ると，遠方の銀河は歪
んで観測される。これが重力レンズ効果である。逆に天
球上に散りばめられた銀河の歪みを観測すれば，暗黒物
質を含む宇宙の３次元質量地図を作ることができる。宇
宙は遠方に行くほど過去に遡るので，近い宇宙と遠方の
宇宙の質量地図を比較することで，宇宙の構造進化を追
うことができる。この宇宙の構造進化は暗黒エネルギー
の性質に依存する。よって，３次元質量地図から宇宙の

構造進化を紐解くことで，暗黒エネルギーの性質を知る
ことができる。

Hyper Suprime-Cam (HSC)は，銀河の赤方偏移の平
均 〈z〉 # 1(宇宙年齢にして約 60億年に相当)の深いサー
ベイを行い，約 1億個の銀河を用いた重力レンズ効果の
測定から暗黒エネルギーの性質や宇宙論パラメータに制
限をつけることを目的としている。HSCはすばる望遠
鏡の次期主焦点カメラであり，直径 1.5度という広視野
をもつ。今年 8月に完成し，ファーストライトで天体か
らの光をとらえることに成功した。
本稿では，まず，HSC が目指す物理を解説した後，

HSCの行うサーベイについて説明する。その後，HSC

本体やソフトウェアの詳細について述べる。

2 HSCが目指す物理
2.1 宇宙の膨張則
ここでは，宇宙の膨張則について考える。アインシュ
タイン方程式

Gµν + Λgµν =
8πG

c4
Tµν (1)

は空間 (左辺)とその中にある物質 (右辺)とを関係づけ
る。ここで，Λは宇宙定数，gµνは 4次元計量，Tµνは物
質のエネルギー運動量テンソルである。よく知られてい
るように，宇宙定数はもとのアインシュタイン方程式に
はなかった。当時，宇宙は遠い過去から遥か未来まで変
わらないもの，つまり定常的であると考えられており，
定常宇宙を実現するためにアインシュタインが後から導
入したという経緯がある。ただし，この定常宇宙は不安
定解であり，理論的に好ましいものではなかった。その
後，1929年にエドウィン・ハッブルがハッブルの法則，
つまり宇宙膨張の証拠を発見すると，アインシュタイン
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は定常宇宙の考えを「人生最大の過ち」として取り下げ
た。そしてしばらくの間，宇宙定数は忘れ去られること
になる。
一様等方宇宙，つまり宇宙に特別な場所や方向がない

と仮定すると1，アインシュタイン方程式は次の 2つの
方程式に帰着する:

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3c2

∑

A

ρA − c2K

a2
+

c2Λ

3
, (2)

ä

a
= −4πG

3c2

∑

A

(ρA + 3pA) +
c2Λ

3
。 (3)

とくに式 (2)はフリードマン方程式と呼ばれる。ここで，
a(t)は宇宙の大きさを相対的に示すスケール因子と呼ば
れる量で，この時間変化は宇宙の膨張・収縮の度合いを
表す。現在の値は a0 = 1と規格化されている。ρAおよ
び pA は宇宙の成分 A のエネルギー密度及び圧力であ
り，Kは宇宙の曲率である。式 (2)は宇宙の膨張速度を
表しており，その振る舞いを知るためには，第１項を構
成する宇宙の各成分のエネルギー密度の現在の値と時間
進化を知る必要がある。時間進化について言えば，非相
対論的物質のエネルギー密度は a−3 に比例し，相対論
的物質のエネルギー密度は a−4に比例する。ここで，非
相対論的粒子とは粒子の熱エネルギー (運動エネルギー)

がその質量エネルギーに比べて十分小さい粒子を，逆に
相対論的粒子とは熱エネルギーに対してその質量エネル
ギーが無視できる粒子を指す。例えば，現在の宇宙では
フォトンやニュートリノは相対論的粒子である。また，
式 (3)は宇宙膨張の加速度を表しており，その振る舞い
を知るためには，さらにエネルギー密度と圧力の関係式
(状態方程式)を知る必要がある。たとえば，非相対論的
物質は pm = 0であるし，相対論的物質は pr = ρr/3で
ある。
ここでアインシュタイン方程式を眺めてみると，宇宙

定数は左辺の空間側にあるものの，これは後から手で加
えられたものであるから，右辺の物質側に移項できるこ
とがわかる。つまり，宇宙定数は宇宙の一成分であると
見なすことができて，

ρΛ =
c4Λ

8πG
, pΛ = − c4Λ

8πG
(4)

と表すことができる。宇宙定数は状態方程式 ρΛ = −pΛ

を満たし，「負の圧力」を持つことが分かる。また，式
(3)から正の宇宙定数は宇宙を加速膨張させることが分
かる。先に述べたとおり，超新星の観測から宇宙の加速
膨張が示唆されたのは 1990年代後半であり，宇宙定数
は，アインシュタインが取り下げた 1930年ごろから約
70年を経て復活した。

1もちろん，銀河や太陽系があるように，宇宙は完全には一様等方
ではない。しかし，数 Gpcのスケール (銀河団スケールの 1000倍程
度) を考えると一様等方は良い近似である。

宇宙定数の状態方程式は，より一般化すると ρDE =

wDEpDEと書くことができる。このような宇宙の成分を
暗黒エネルギーという。特に，wDE < −1/3の時に宇宙
は加速膨張する。宇宙背景放射以降の宇宙を考えると，
WMAPの観測から宇宙の曲率はゼロ，相対論的物質の
効果は無視できるので，wDEが時間発展しなければ，式
(2)は，

H2(t) ≡
(

ȧ

a

)2

= H2
0

(
Ωm(1 + z)3 + ΩDE(1 + z)3(1+wDE)

)

(5)

となる。ここで，H0は現在の宇宙の膨張率，つまりハッ
ブル定数である。ΩmとΩDEはそれぞれ非相対論的物質
と暗黒エネルギーの密度パラメータと呼ばれるもので，
現在のエネルギー密度を臨界密度 ρc = 3c2H2

0/8πGで
割ったものである。また，スケール因子と赤方偏移の関
係 a = (1 + z)−1 を用いた。
「暗黒エネルギーの性質を調べる」とは，ΩDEやwDE

を測定することに相当する。wDE = −1であれば宇宙定
数であるし，そうでない可能性もある。また，wDE が
時間発展する可能性もある。現在多くの観測計画は，こ
の wDE を精密測定することを目指している。
宇宙の膨張則は超新星を用いた光度距離の測定やバリ
オン音響振動スケールの測定を通じて行われてきた。今
後，宇宙論パラメータの縮退を解き，さらなる制限をつ
けるために，次に述べる宇宙の構造形成を測定しようと
いうのが最近の宇宙論観測の流れの一つである。

2.2 宇宙の構造形成
ここまでは一様等方宇宙を見てきたが，宇宙が本当に
一様等方であったなら，銀河団・銀河・星など，我々が
住む宇宙の豊かな構造ができるはずはない。宇宙背景放
射は極めて一様 (温度にして約 2.725 K)であるがその中
にも小さなゆらぎ (約 10−5 K)があることが分かってい
る。この小さな構造形成の「種」が宇宙の進化とともに
重力によって成長し，現在の宇宙の構造が出来上がった
と考えられている。
非相対論的物質 (以後単に物質と呼ぶ)の密度ゆらぎ

δ ($x, t) ≡ ρm ($x, t) − ρ̄m (t)

ρ̄m (t)
(6)

の時間発展は，線形領域 (δ # 1)では

δ̈ + 2H δ̇ − 4πGρ̄mδ = 0 (7)

と書くことができる。第２項はハッブル定数に比例して
おり，宇宙の膨張によってゆらぎの成長が抑制される効
果を表す「摩擦項」である。第３項は重力ポテンシャル
に起因する項で，物質を寄せ集める効果がある。この方
程式からわかるように密度ゆらぎの成長は重力による寄
せ集めと，宇宙の膨張による引き離し効果のせめぎ合い
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によって決まっていることがわかる。また，この「物質」
の密度ゆらぎはバリオンだけでなく，暗黒物質も含まれ
ており，さらにバリオンよりも暗黒物質が多い (エネル
ギー密度にして約 6倍)ことに注意してほしい。
さて，宇宙の密度ゆらぎは観測量である。しかし，宇
宙の各位置での密度揺らぎは理論的に予言することは
できない。なぜなら，構造形成の最初の「種」は量子力
学的なゆらぎなので，原理的に確率的なものだからであ
る。ただし，統計的性質は理論から予言することができ
る。よく使われるのは２点相関関数

ξ (x12) = 〈δ (#x1) δ (#x2)〉 (8)

である。また，これをフーリエ変換したパワースペクト
ル P (k)もよく使われる。実際の宇宙論観測では，デー
タから計算した統計量と理論予言を比較することによっ
て，暗黒エネルギーの性質を始めとする宇宙論パラメー
タに制限を付ける。
銀河団は暗黒物質ハローの中に棲んでいる。よって，
銀河団個数も宇宙論パラメータの制限に使われる。銀河
団に対応するような非線形領域の密度揺らぎの発展は式
(7)のように簡単に表すことができないが，N体シミュ
レーションを用いて計算することができる。たとえば赤
方偏移の関数として，ある質量の銀河団がいくつ存在す
るかという量は理論的に予言できる。これを質量関数と
いう。この理論予言と観測結果を比較することで宇宙論
パラメータに制限を付けることができる。
また，宇宙の構造形成は ΛCDM の枠組み以外にも，

修正重力理論にも感度を持つことも言及しておく。宇宙
の膨張則はすでに精密に測定されている一方で，宇宙の
構造形成の精密測定はまさに「これから」である。思い
もかけない発見があるかもしれない。

2.3 弱重力レンズ効果と宇宙論
宇宙の構造形成の観測から宇宙論パラメータに制限を
付ける際に問題となるのが，「質量」の測定である。先に
述べたように，この「質量」のほとんどは暗黒物質であ
る。これを直接的に測定するのは非常に困難である。こ
の「質量」は天体から来る光の量から推定することはで
きるが，常に光→バリオン→暗黒物質のモデリングが
必要になり，不定性がある。たとえば SDSSなどによる
銀河の撮像データから銀河の相関関数は計算されている
ものの，理論モデルである密度ゆらぎの相関関数と比較
するのは簡単ではない。また，銀河団のメンバー銀河の
特異速度や X線の光度・温度などから，銀河団質量を
推定できるが，これらは常に力学平衡等の物理的仮定を
必要とする。
ところが，重力レンズ効果を使えば，暗黒物質を含む

全物質の質量を直接的に測定することが可能である。重

κ>0, γ=0 κ=0, γ1>0 κ=0, γ2>0

図 1: 弱重力レンズが光源に及ぼす効果。点線が元の光
源，実線が弱重力レンズ効果を受けた後の像である。

力レンズ効果は天体と我々との間の質量構造によって，
天体からの光路が歪められる効果である。結果として，
天体が複数像になったり歪んで観測される。重力レンズ
効果の説明に必要なのは一般相対論だけであり，他の物
理的仮定は必要ない。
重力レンズ効果は，座標変換

d#β =

(
1 − κ− γ1 −γ2

−γ2 1 − κ + γ1

)
d#θ (9)

で表される。ここで，d#β は重力レンズを受ける前の座
標系，d#θは重力レンズを受けた後の座標系である。κは
コンバージェンス，#γ = (γ1, γ2)はシアーと呼ばれ，そ
れぞれ図 1に示されるような光源を等方的に拡大する効
果，光源を歪め，楕円率を誘発する効果を持つ。銀河団
の中心では銀河像が分裂したり，大きく引き延ばされた
りするが，ある程度外側にいくとその効果は弱くなる。
これは，式 (9)の κ, γi % 1の極限で表され，弱重力レ
ンズ効果という。
弱重力レンズ効果を使えば銀河団の外側のみならず，
天球上に広がる暗黒物質を含む物質の質量の分布を測定
することができる。この分布から統計量を引き出せば，
理論と比較することが可能である。ここ最近注目され
ている統計量として，宇宙論的弱重力レンズ効果 (コス
ミック・シアー)がある。これはシアーの 2点相関関数
である。重力レンズは光源と我々の間の質量構造によっ
て引き起こされるのであるから，この量は直接的に密度
ゆらぎの相関関数 ξ(x)，またはパワースペクトル P (k)

と結びつけられる。このように，宇宙論的弱重力レンズ
効果は密度揺らぎを直接的に測ることができるという点
でユニークである。余計なモデルを使うことなく，理論
と観測の比較が直接できることが最大の利点である。
また，弱重力レンズ効果を使えば，銀河団の (暗黒物
質を含む)質量も直接測定することができる。メンバー
銀河の特異速度や X線の測定に比べて，物理的仮定が
必要ないという点で，より少ない系統誤差で質量の測
定ができる。銀河サーベイを行って，多くの銀河団の質
量を測定し，質量関数を求めれば，理論予言と比較する
ことによって宇宙論パラメータに制限をつけることがで
きる。
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図 2: 銀河が重力レンズ効果を受けて，データになるま
で（上）と，星がデータになるまで（下）。[5]より引用。

2.4 弱重力レンズ効果の測定
以上のように，弱重力レンズ効果は理論との比較とい
う点では非常に優れている。しかし，測定の面ではチャ
レンジングである。図 2は銀河が重力レンズを受けて，
さらに実際我々が目にするデータになるまでを示してい
る。まず天球上に銀河があるとする (左上の銀河像)。そ
れが重力レンズを受けて楕円率が付加される (左上から
2番目)。大気を通るときに光子は散乱され，望遠鏡を通
るときに光学系の影響を受ける。これにより銀河像は広
がり，歪む (同 3番目)。検出器に入ると，銀河像はピク
セル化される (同 4番目)。この 2つの効果は数学的には
畳み込みで表され，そのカーネルを点広がり関数 (Point

Spread Function; PSF)という。さらに検出器の各ピク
セルに到達した光子数に起因するポアソン・ノイズと検
出器の読み出しのノイズが加わり，実際に我々が観測す
る銀河像となる (右上)。HSCがターゲットにしている
ような 〈z〉 # 1の銀河は CCD上では数ピクセル程度の
大きさであり，PSFの大きさと同程度である。よって，
弱重力レンズ効果による銀河像の歪みを測定するときに
は，PSFをうまく補正しなくてはいけない。像がぼや
けることによって見かけの楕円率は小さくなるし，PSF

の歪みを補正しないと，それが偽の重力レンズ信号を生
み出すことになる。PSFは星の像を用いることで知るこ
とができる (図 2下)。星は点源と考えられるので，PSF

のインパルス応答である。よって，星像を使って，PSF

をモデル化することで，銀河の PSFを補正することが
できる。
ところで，銀河にはもともとの形があるのに，弱重力

レンズ効果とどのように区別するのかと疑問に思われる
かもしれない。実際には弱重力レンズ効果は銀河の形状
測定の結果得られた楕円率を「平均」することによって
求められる。もともとの銀河の向きはランダムだと考え
られるので，無限個の銀河を平均すれば銀河固有の楕円
率はキャンセルされ，弱重力レンズ効果のみが残る。現

実には観測できる銀河の数は有限なので，もちろん楕円
率はキャンセルされず，銀河数の平方根に反比例する統
計誤差が生まれる。つまり弱重力レンズ効果を測定する
ときにはできるだけ多くの銀河の形状を測定することが
重要である。

2.5 すばる望遠鏡による弱重力レンズ効果の
測定

弱重力レンズ効果の測定において，すばる望遠鏡は多
くの成果を残してきた。すばる望遠鏡はハワイ島マウナ
ケア山頂にあり，その主鏡の大きさは 8.2 mである。遠
方銀河の形状を測定するためには，まずは光 (フォトン)

を多く集める必要がある。すばる望遠鏡はその大きな主
鏡によって遠方銀河を効率よくとらえる「深い」観測が
できる。
すばる望遠鏡は標高 4139mにあるので，大気は薄く，

PSFは小さい (典型的には 0.7′′)。また，主鏡は 1枚鏡
であり，背面から 261本のアクチュエータで支えられて
いる。望遠鏡が姿勢を変えたときに，アクチュエータに
よって，主鏡の歪みをアクティブに補正することができ，
非常に高精度な画像を得ることができる。先に述べたよ
うに，弱重力レンズ効果を測定するような銀河は典型的
には PSFと同程度の大きさなので，大気の散乱による
像の広がりや望遠鏡由来の歪みをできるだけ小さくする
ことは重要である。
世界の多くの 8m級の望遠鏡は主焦点を持たないが，
すばる望遠鏡は主焦点を持つ。望遠鏡は鏡の組み合わ
せによって様々な焦点が作れるが，主焦点は主鏡のすぐ
後の焦点を意味する。このおかげで，すばる望遠鏡は
「深い」だけでなく，さらに「広視野な」観測ができる，
非常にユニークな望遠鏡となった。現行の主焦点カメ
ラ Suprime-Camの視野は 34′ × 27′，つまりちょうど満
月がすっぽり入る程度の大きさであり，またこれは近傍
の銀河団程度の大きさである。以上に述べた特徴から，
Suprime-Camは銀河団の弱重力レンズ効果の測定にお
いて，世界で最も適した装置の１つである [6, 7]。また，
宇宙論的弱重力レンズ効果においてもすでに先行研究が
なされており，信号が検出されている [8]。
しかしながら，宇宙論パラメータに制限を付けるため
にはより広い視野を観測する必要があり，Suprime-Cam

の視野では到底サーベイを実行することができない。そ
こで，すばる望遠鏡の高結像性能を生かしつつ，視野を
Suprime-Camの 7倍に拡大した新しい主焦点カメラを
作ろうということで始まったのが，HSCプロジェクト
である。
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R.A.

DEC

HSC-D

HSC-D/UD

HSC-W

Galactic Extinction E(B-V)

図 3: HSCのサーベイ領域。赤経 0時から 24時まで，赤緯−20度から 60度までの天球を展開した図である。HSC

戦略枠提案書より引用。

3 HSCプロジェクト
HSCの特徴について再度まとめておく。それは，1）
直径 1.5度の広視野，２）8.2 mの主鏡による深い観測，
3）高結像性能である。これらの特徴により，以下に述
べるユニークなサーベイが可能となる。

3.1 研究体制
HSCプロジェクトは日本の天文学コミュニティ，台

湾の天文学コミュニティ，アメリカのプリンストン大学
からなる国際プロジェクトである。特に装置開発は国立
天文台と東京大学が中心となって行い，ソフトウェア開
発はこれらにプリンストン大学が加わった形となってい
る。後で述べるように，それぞれの経験を最大限に生か
したコラボレーションとなっている。HSCサーベイで取
得したデータは即座にコラボレーション内で共有され，
解析が行われる。

3.2 HSCサーベイ
すばる望遠鏡は国立天文台の大学共同利用施設であ
り，共同利用装置である。よって，HSCサーベイのため
に望遠鏡を占有することはできない。通常，すばる望遠
鏡を利用するには観測提案書を書く。それが認められれ
ば通常は最大 5晩までの観測を行うことができる。しか
しながら，たとえ HSCを用いたとしても，たった 5晩
では目覚ましい科学的成果を出すことはできない。そこ
で，サーベイ用の新しい装置が開発された後にはその装
置を使って，300晩までの観測を行うことができる「戦
略枠」を用意されている。現在までに，コロナグラフ観
測装置HiCIAOと補償光学系AO188を使って系外惑星
探査を行う SEEDSと，多天体分光器 FMOSを使って
z ∼ 1.3−1.5の赤方偏移空間歪みによる暗黒エネルギー
探査を行う FastSoundが採択されている。HSCサーベ

イもこの戦略枠を利用して実施することを目指してお
り，2012年 10月に戦略枠の提案書を提出したところで
ある。無事に採択されれば，2013年 8月からサーベイ
を開始する予定で，足掛け 5年でサーベイを終える予定
である。HSCサーベイの主目的は弱重力レンズ効果を
用いた暗黒エネルギー探査であるが，そのデータは様々
なサイエンスに使われる。ただし，本稿では暗黒エネル
ギー探査に焦点を当てて解説する。

HSC サーベイは観測領域の広さと深さによって，
Wide(1400平方度，限界等級 26等)，Deep(27平方度，
限界等級 27等)，Ultradeep(2平方度，限界等級 28等)

の 3つのレイヤーに分けられる。深いレイヤーはより遠
方の宇宙をターゲットにしている。弱重力レンズ効果を
用いた宇宙論には主にWideレイヤーのデータが使われ
る。サーベイの 3分の 2にあたる約 200晩を使ってサー
ベイを行い，1平方分あたり約 20個の銀河，合計で約 1

億個の銀河を観測する予定である。これらの銀河の形状
測定を行い，弱重力レンズ信号を引き出す。図 3にサー
ベイ領域を示す。このサーベイ領域は既存のサーベイと
重なるように決められてる。たとえば，SDSSと観測領
域が重なっており，SDSSを使ってHSCのデータを較正
できる。また，DeepレイヤーもWideレイヤーと重なっ
ている。Deepレイヤーは積分時間が長いのでWideレ
イヤーに比べてノイズが少ない。よってDeepレイヤー
を使ってWideレイヤーの銀河の弱重力レンズ測定の較
正をすることができる。また，Ultradeepレイヤーでは
遠方 (z ∼1.4まで)の超新星を使って暗黒エネルギーの
性質に制限をつける計画があることを付け加えておく。
この観測データから期待される宇宙論的弱重力レンズ
効果のパワースペクトルを図 4に示す。Wideレイヤー
では，波長 400 nmから 1100 nmにわたって 5つのフィ
ルターで観測を行い，個々の銀河の赤方偏移を推定す
る。このようにして得られた赤方偏移を測光的赤方偏移
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図 4: HSCサーベイから期待される宇宙論的弱重力レン
ズ効果。11，22，33はそれぞれ 1番目，2番目，3番目
の赤方偏移ビンの中の銀河同士のシアーの相関。
HSC戦略枠提案書より引用。

(photo-z)という。この photo-z に基づいて全観測体積
を 0 ≤ z1 ≤ 0.6，0.6 ≤ z2 ≤ 1，1 ≤ z3 の 3つの赤方偏
移のビンに分けることで，暗黒エネルギーの性質に強い
制限を課すことを目指している [9]。太線は wDE = −1

のときに期待されるパワースペクトルを誤差棒とともに
示している。細線はwDE = −0.9のときに期待されるパ
ワースペクトルである。wDE = −1の場合と区別できる
ことがお分かりいただけると思う。

HSCでは 1014 h−1M"
2の銀河団が z <∼ 1.4に 104 個

以上見つかると期待されている。これらの銀河団の質量
を重力レンズを用いて測定し，質量関数を求めることで，
暗黒エネルギーの性質に制限をつけることができる。先
行研究では多くて 100 個程度の銀河団しか使っておら
ず，また X線などの銀河団の質量推定に系統誤差が残
る手法しか使われていなかった。よって，HSCでは統
計誤差も系統誤差も抑えることができる。
図 5にHSCサーベイから期待されるwDEとΩDEの制

限を示す。実線が現在のWMAP 7-year resultと SDSS

の弱重力レンズ効果解析を組み合わせた制限である。現在
運用中の宇宙背景放射観測衛星 PlanckのデータとHSC

の弱重力レンズ効果解析を組み合わせると，点線まで決
定精度が良くなると期待されている。また，超新星の解析
も加えた測定精度も示してある。wDEが時間変化すると
仮定し，wDE(z) = wDE,0+wDE,a [z/(1 + z)]とパラメー
タ化したとき (つまり，wDE,a = 0であればwDEは時間
変化しない)，重力レンズのみの場合はσ (wDE,a) = 0.86，
超新星も組み合わせた場合は σ (wDE,a) = 0.60なる制
限が期待されている。

2h はハッブル定数を 100 km s−1 Mpc−1 で割ったもの

図 5: HSCサーベイから期待されるwDEとΩDEの 68%

信頼区間。HSC戦略枠提案書より引用・一部改変。

3.3 他のサーベイとのシナジー
前節で述べたように，HSCのサーベイ領域は，他の

サーベイとのシナジーを最大化するように決められてい
る。観測領域が重なっている主なサーベイとして，大規
模分光サーベイ SDSS-III/BOSS，等級限界分光サーベ
イHectoMap，X線サーベイXMM-LSSなどが挙げられ
る。これらの中でも特にAtacama Cosmology Telescope

(ACT)とその後継サーベイ ACTPolとのシナジーにつ
いて詳しく説明したい。

ACT/ACTPolは，高感度・高角度分解能の CMB望
遠鏡であり，Sunyaev-Zel’dovich (SZ)効果による銀河
団サーベイを目的としている。SZ効果とは CMB光子
が銀河団内の高温ガスと逆コンプトン散乱することに
よって起こる効果で，218 GHz以下ではCMBの強度が
下がり，逆にそれ以上の振動数では強度が上がる。銀河
団が CMBという「バックライト」に照らされた結果起
こる効果であるから，その強度は銀河団の赤方偏移に依
存しない。これは X線など他の観測量と違う大きな特
徴であり，SZ効果を用いれば原理的にどんな遠方の銀
河団であっても検出することができる。ACTで発見さ
れた遠方 (z $1)銀河団の重力レンズ質量を HSCを用
いて測定すれば，宇宙が暗黒エネルギーによって加速膨
張に転じる時期の宇宙論を精密に調べることができる。
これは他のサーベイでは実現できない，非常にユニーク
な組み合わせである。また，HSCコラボレーションの
一員であるプリンストン大学はACT/ACTPolの中心メ
ンバーであり，スムーズな連携が期待できることも付け
加えておきたい。
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補正光学系

CCD, デュワー,
フロントエンドエレキ
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フィルター交換機構

図 6: HSCの概観。

3.4 世界情勢
弱重力レンズ効果による暗黒エネルギー探査は，い
くつかは既に行われ，また世界中で多く計画されてい
る。すばる望遠鏡と同じハワイ島マウナケア山頂にあ
る 3.6mCFHT望遠鏡では CFHTLensという，154平
方度，限界等級 24.8等のサーベイが行われ，今まさに
ヨーロッパを中心とした解析チームによる解析結果が公
表されようというところである。これからのサーベイは，
まずは CFHTLensの結果を超えることが目標となる。

HSCと競合するサーベイとして，北米を中心とした
プロジェクト Dark Energy Survey (DES)が挙げられ
る。チリの 4m CTIO望遠鏡に約 3平方度の新広視野カ
メラDECamを取り付け，5000平方度を限界等級 25等
でサーベイする。HSCと比べると，広いが浅いサーベ
イとなっている。この意味で HSCとは相補的な関係で
ある。早ければ 2012年中にもサーベイを開始する予定
である。
地上望遠鏡の究極のサーベイは 2022年に運用を開始

する LSSTである。LSSTは北米を中心に進められてお
り，まさに次世代版 SDSS といえる計画である。チリ
に 8.4 mの専用望遠鏡を新たに建設し，9.6平方度の視
野を持つカメラで 20000平方度以上を限界等級 27等で
観測する予定である。また，同時期に開始されるサー
ベイとして，宇宙望遠鏡の Euclid(ヨーロッパ中心)と
WFIRST(北米中心)が挙げられる。宇宙では大気の影
響を受けないため，それだけ画像が鮮明になるという点
で弱重力レンズ解析に有利である。ただし，地上ほどの

大型望遠鏡は宇宙には持ち込めないため，必然的に浅い
サーベイとなる。Euclidは昨年 ESAに承認され，正式
にプロジェクトとして発足した。可視光と近赤外領域に
またがり，15000平方度を限界等級 25等でサーベイす
る予定である。WFIRSTは，現在NASAから 2基の望
遠鏡が与えられたところで，それをどのように使うか議
論がなされているところである。

4 HSCの詳細
4.1 ハードウェア

HSCの概観を図 6に示す。HSCの高さは約 3m，質
量約 3トンの巨大なカメラである。望遠鏡によって集め
られた光は，まず補正光学系に入る。直径約 1mのレン
ズ 7 枚からなる巨大な光学系で，主焦点の光学収差お
よび大気分散を補正する。この補正光学系はキヤノンに
よって開発された。Suprime-Camの 7倍の視野を提供
するにも関わらず，同程度の結像性能を維持している。
光は次にフィルターを通る。HSCは青側から g，r，i
，z，yという名前を持つ 5つのフィルターを搭載してい
る。これは SDSSのフィルターセット u，g，r，i，zから
uを取り除き，赤側に yを追加したもので，より赤方偏
移された遠方銀河の撮像に最適化されている。各フィル
ターの透過率を図 7に示す。フィルターはフィルター交
換機構の中に収納され，一晩の観測の中で交換すること
ができる。
その後，光は撮像面に到達する。直径 1.5度の視野を

104枚のCCDで撮像する。CCDはダークカウントを抑
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図 7: CCDの量子効率とフィルター透過率。

えるためにデュワーの中に入れられ，摂氏−100度まで
冷やされる。１枚の CCDは 2048×4096ピクセル，総
ピクセル数は約 10億ピクセル，1枚の画像は約 2GBで
ある。また，ガイド用 CCD4枚，オートフォーカス用
CCD8枚も備えている。参考までに Suprime-Camに搭
載している CCDは 10枚である。カメラとしていかに
大きくなったかを実感していただけると思う。HSCは
浜松エレクトロニクス社と国立天文台が共同開発した裏
面照射完全空乏型 CCDを搭載している。この CCDの
量子効率を図 7に示す。参考までに Suprime-Camに搭
載されていた MIT/LL製 CCDの量子効率も点線で示
してある。新しい CCDはより長い波長側に最適化され
ていることが分かる。これは 200 µmもの厚みを持つシ
リコンのおかげである。CCDもフィルターと同様，遠
方銀河の撮像に最適化されている。

CCDで電子に変換された光は，エレクトロニクスで
デジタル化され，DAQコンピュータに送られる。ここ
では，まず CCDの裏側に配置されたフロントエンドエ
レクトロニクスによって，各ピクセルは 16bitにデジタ
ル化される。この処理はすべての CCDに対してパラレ
ルに行われる。その後データはバックエンドエレクト
ロニクスによってシリアライズされ，2本のギガビット
イーサネットでDAQコンピュータに送られる。これに
より，すべての CCDを約 20秒で読み出すことができ
る。ギガビットイーサネットによるデータ転送には，高
エネルギー業界で開発され，スーパーカミオカンデや
COPPER-Lite ボードで用いられている SiTCP[10] が
用いられていることも強調しておきたい。高エネルギー
分野の技術が他に応用された好例である。

4.2 ソフトウェア
HSCの解析ソフトウェア (以下 HSCパイプラインと

いう)は東京大学と国立天文台，プリンストン大学が開
発に関わっている。プリンストン大学は SDSSの解析ソ

フトウェア開発の経験があり，大規模天文データ解析の
豊富な経験がある。HSCパイプラインはプリンストン
大学が中心に開発を行っている LSST 向けのパイプラ
インをもとに作られている。計算速度を要求される箇所
は C++で書かれ，それを Pythonでラップすることに
より，ユーザーフレンドリーな仕様を実現している。ま
た，このパイプラインは既に Suprime-Camの画像を用
いてテストされており，ほぼ実用段階にある [11]。

HSCパイプラインでは，まず各画像の較正を行う。こ
こではエレクトロニクスによって付加されたオフセット
電圧の除去，撮像面内の位置による明るさの違いを補正
するフラット・フィールディング，CCD内で光子が作る
干渉縞を取り除くフリンジ補正，サチュレーション・ピ
クセルや宇宙線の検出などが行われる。ここまでの解析
の一例を図 8の左に示す。天体として検出されたピクセ
ルは青 (白黒印刷では灰色)で示される。左側にあるス
パイクがサチュレーション・ピクセルである。2重丸で
囲まれた天体が明るい星であり，これを用いて PSFの
決定を行う。PSFはCCD内で変化するので，PSFを位
置の関数として表現することが必要である。このために
主成分分析を用いて経験的に基底を求め (図 8真ん中)，
それを撮像面内で内挿する。これにより，PSFを CCD

内の任意の位置 (つまり解析したい銀河の位置)で再構
築することができる (図 8右)。
次に，このPSFの情報を用いて，測光及び形状測定を

行う。銀河の形状測定には複数のアルゴリズムを用いて，
クロスチェックしながら解析を進めて行く。形状測定ア
ルゴリズムは大きく 2種類に分けられる。一つは銀河像
のモーメントを測定する方法，もう一つはモデル関数を
用いて，銀河像をフィットする方法である。前者のグルー
プとして，現在までに広く使われてきたKSB法，SDSS

の重力レンズ解析で用いられてきた regaussianization

法，高次のモーメントを用いる E-HOLICS法，フーリ
エ空間でのモーメントを用いる手法が実装されている。
後者のグループとしては，銀河像を 2 次元直交関数系
でフィットする Elliptical Gauss-Laguerre法，バルジと
ディスクのモデル関数でフィットする Spergel法が実装
されている。現在は上に述べた手法の系統誤差を理解
しようと研究を進めている。今までは，銀河像の簡単な
モデル関数を用いて，形状測定アルゴリズムの系統誤差
を理解しようという研究が多かった。我々は，ハッブル
宇宙望遠鏡で得られた高解像度の画像に地上の PSFを
畳み込むことで，地上望遠鏡で得られる銀河像をシミュ
レーションし，これを用いて形状測定アルゴリズムの系
統誤差を調べる [12]。これにより，現実的な形状測定ア
ルゴリズムの評価が可能となる。

207



9

星像から主成分を求める

較正済みの画像から明るい星(2重丸)を検出 任意の位置でPSFを再構築

図 8: HSCパイプラインによる画像の較正と PSF決定の流れ。

図 9: HSCのファーストライトの様子。試験観測にお
いて波面センサーに光を導入したところ。国立天文台 /

HSC プロジェクト提供。

4.3 試験観測
2012年 8月後半にHSCはファーストライトを迎え，第

1回工学試験観測が行われた。この試験観測では，HSC

の望遠鏡への搭載手順の確認，狙った天体を捕捉できる
か (ポインティング)や天球上を動くその天体をブレな
く追跡できるか (ガイディング)といった機能，望遠鏡
の主鏡を支えるアクチュエータや HSCの姿勢制御パラ
メータを決めるための波面センサー (シャック・ハルト
マン・センサー)などの確認が行われた。ファーストラ
イトの様子を図 9に示す。今後は 1月に，レンズ系の確
認などのための第 2回工学試験観測，その後順次サーベ
イに向けてデータ品質の評価を主な目的とした試験観測
を行う。

5 まとめ
弱重力レンズ効果による暗黒エネルギーの制限を目
的として，すばる望遠鏡の次期超広視野主焦点カメラで
あるHSCの開発が進められてきた。HSCは高い結像性

能，広い視野，深い観測を同時に実現する，世界的にも
ユニークな観測装置である。ハードウェアは完成し，第
1回試験観測が終了したところである。今後，数回の試
験観測を経て，2013年 8月にサーベイを開始する予定
である。
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