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超広視野初期宇宙探査衛星WISHで狙うサイエンスの検討
○ 矢部清人, 太田耕司 (京都大学)、岩田 生, 小林正和 (国立天文台)、山田 亨 (東北大学)、 他WISH Working Group

A. 概要 B. WISH標準フィルターシステム

D. WISHで狙うサイエンス

F. まとめ

WISH標準広帯域フィルターセットの検討

現在WISHで想定されている光学系に基づき、WISH標準
広帯域フィルターセットについて検出限界を推定した。
その結果、光学系が十分に冷却された場合、短波長側で
は10-20時間、長波長側では50時間程度で28等ABの限界等
級が達成可能であることが分かった。
WISHによって期待されるサイエンスケースを概観した。
最遠方銀河/QSO探査から、同一視野の反復観測による超
新星探査、GRBフォローアップ、太陽系内・銀河系内天体
の探査までWISHによって展開が期待される領域は多岐に
わたることが分かった。
これらのサイエンスケースとWISHの検出限界を念頭に、
我々はUltra Deep SurveyとUltra Wide Surveyを中心とする
サーベイプランを現在検討中である。
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WISH WGでは過去2回のサイエンスワークショップを行い、そ
こでの議論をもとにWISH衛星の主目的を達成するために最適
な、かつ幅広いサイエンスにも対応できるようなフィルター
セットの検討を行っている。

E. WISHサーベイプラン

銀河のモデルスペクトル分布を仮定してdropout銀河、低赤方
偏移の銀河、銀河系内の低温度星の予想される色を二色図上
に示した(図D1)。連続的な透過曲線とシャープなカットオフ
を持つフィルタを使用することで、低赤方偏移銀河や銀河系
内の星の混入が極めて少ない、クリーンなz>8銀河のサンプル
を選ぶことができる。

z 光度関数(LF)進化なし LF進化あり(empirical) LF進化あり(DMH) LF進化あり(SAM)

0-drop 8-9 4000 1690 852.3 631.2

1-drop 11-12 2393 104.2 4.116 47.70

2-drop 14-17 1249 0.723 0.723 1.071

1平方度あたりの検出期待数

* UVLFの進化ありは、empiricalなUVLF進化、
DMHのMF進化から導いたUVLF進化、SAMから予
測されるUVLF進化の3通りについて示してある。

超広視野初期宇宙探査衛星WISHは、口径1.5m、約1000平方分角の広視野カメラを
持つ宇宙望遠鏡により、宇宙第一世代の銀河を検出し最初期の宇宙での天体形成を
探ることを主目的とする計画である。本発表では、WISHで達成される検出限界を
推定し、特に初期宇宙の銀河を検出するために必要な望遠鏡および近赤外線カメラ
のコンポーネントごとの温度要求と、最適なフィルタセットの検討結果を報告す
る。さらに、銀河進化モデルから予想される光度関数などとの比較を通じて、
WISHによる広視野サーベイで期待される超遠方銀河の検出数について議論する。
さらに、同一天域の多数回露出によって検出される超新星などのトランジェント天
体や、ガンマ線バーストのフォローアップ観測を含め、WISHによって展開が期待さ
れる広範囲の研究について概観する。
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Figure 3: [左] WISH標準 Broad-band Filter Set (0–5、実線)、および Filter 5e (破線)。 地上望遠鏡で
使用されている Y , J , H, Ks, L′, M ′ (Subaru IRCS), Spitzer Ch 1, Ch2と地球大気の透過率を併せ
て示している。5.0µm cutoffのH2RGの仮定したQEも示す (黒い実線)。 [右] WISH標準Broad-band
Filter Set (0–5、実線) および Filter 6。

1.3 検出器
検出器の長波長側カットオフ (ピークの 50%のQEとなる波長)を 5.0µmに設定する。これは、z = 6.6
の Hα 輝線 (4.99µm) を狙う狭帯域フィルタを導入することを検討しているためである。
その他、本稿で想定する検出器の仕様は以下の通り：

検出器 Teledyne HAWAII-2RG
ピクセル数 2,048 × 2,048

ピクセルサイズ 18µm
ピクセルスケール 0.15′′

Read-out Noise 15e−

Dark Current 0.05 e−/sec/pix
ピーク QE 70%

Table 5: 検出器仕様

Read-out Noiseは、H2RGの公式スペックでは、5.3µm cutoffの検出器で correlated double sam-
pling (CDS) at 100 kHzの場合の値が 15e−となっている。multi-samplingを行えばこれよりも下げ
られると期待できるが、大きめに見積もっておく。Dark Current 0.05 e−/sec/pixは H2RGの仕様
値である。goalは 0.01 e−/sec/pixとなっている。

Teledyneによると、カットオフ波長は任意にカスタマイズ可能であるが、5.3µmカットオフの製品
を標準品としており、少量の購入の場合には価格が低くなる。5.0µmカットオフの場合と比べると、
thermal emissionの影響が大きくなると考えられるが、その影響を評価しておく。

2 検出限界
2.1 長時間積分での検出限界
1回の露出時間 300秒の露出を繰り返した場合の、トータルの積分時間に対する限界等級を計算した。
300秒という積分時間は、JWSTチームによる L2での宇宙線量の推定に基づく評価から、妥当な積
分時間と考えている。また、ダウンリンクデータレートとしても成立可能なデータ生成量である。

[計算の説明]

• 黄道光は散乱光 (< 3µmで支配的)および熱放射 (> 3µmで支配的)を、それぞれ 5800K, 275K
の黒体輻射として、黄極付近での観測値の 3倍の明るさとして計算した。ある程度黄緯が高い、
銀河サーベイを行うと考えられる天域では、黄極の 2倍程度の明るさに収まっている (Fig.4)。
マージンをとって、黄極での値の 3倍として計算した。
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C.検出限界の評価

地球大気の影響を受けない宇宙観測の利
点を生かすべく0.9µmから5μmを隙間なく
カバーするフィルターセットを検討して
いる。現在の案では0.9µmから4.5µmを対
数スペースで等間隔にカバーするfilter0か
らfilter5の6枚と4.0µm-5.0µmをカバーする
filter6(具体的なサイエンスケースを含め現
在検討中)の計7枚の広帯域フィルターを
定義している。

図B1. WISH標準広帯域フィルター
セット(filter0 - filter6) 地上望遠鏡
で使用されているY, J, H, K, L’, 
M’ (Subaru IRCS)とch1, ch2(Spitzer 
IRAC)を破線で示してある。ま
た、地球大気の透過率も併せて示
している。

コンポーネント名 温度(K) emissivity(%) 立体角 (str)

主鏡 100 5 0.036

副鏡 100 5 0.036

平面鏡(表面) 100 5 0.023

平面鏡(裏面) 100 5 0.16

第三鏡 100 5 0.057

フィルター 80 10 2.8

クライオスタット 80 10 2.8

スパイダー 100 90 4.5x10-3

表C2. 各コンポーネントの温度とemissivity

現在WISHで想定されている光学系に基づき、期待される検出限界を
各フィルターセットについて推定した。

光学系の各コンポーネント(図C1を
参照)からの熱放射はgray bodyを仮
定した。また、検出器の効率は60%
程度(5.0µmでcutoff)を仮定し、フィ
ルターに1x10-4のリークがあると仮
定している。

28.0等(AB)

Figure 5: 各フィルタ毎の積分時間による検出限界の変化。検出器 cutoff波長 5.0µmの場合

Filter 3σ Limiting AB mag. Exposure time to reach
with 10 hours exposure 28 AB mag. (hours)

0 28.23 6.58
1 28.15 7.58
2 28.02 9.75
3 27.88 12.42
4 27.70 17.42
5 26.94 70.17
5e 26.80 90.58
6 26.18 44.83(∗)

Table 6: on-source 10時間積分で到達する 3σ限界等級 および 28AB mag.に到達するのに要する積分
時間 (∗: Filter 6は 27AB mag.に到達するのに要する積分時間)

[参考: 5.3µm cutoffの場合]
Fig. 6は検出器の cutoff波長を標準品の 5.3µmにした場合の結果である。On-source 10時間積分

での 3σ限界等級、28 AB等級に到達するのに要する on-source積分時間をTable 7に示した。Cutoff
波長が長くなると、thermal noiseが大きくなるため、全体的に検出限界は浅くなる。
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最遠方天体の探査

WISH計画の主目的は宇宙第一世代の銀河を検出することにある。これにより最初期の宇宙での天体形成と
進化や宇宙再電離に関する系統的な研究が可能となる。我々はCで評価した期待される検出限界に基づき、
これらの天体の検出可能性を検証した。

Fig.7にはこれらの結果と共に、background-limitedになっていた場合に 300秒の検出限界から予想
される検出限界を破線で示してある。120秒程度よりも短い積分時間の場合には、background-limited
で期待されるよりも大幅に浅い検出限界となっている。これは読み出しノイズが効いてきていること
を表していると考えられる。

Figure 7: 10–600秒の積分を行った場合の 3σ 検出限界等級 (AB)。破線は 300秒での検出限界から、
background limitedだった場合の検出限界の期待値を示したもの
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WISH フィルタセットと検出限界の検討
2010/07/26 岩田 生 (国立天文台)

Abstract

ミッション提案書の作成にあたり、標準とする広帯域フィルタセットを定義し、目標とする冷却
が達成された場合の検出限界を計算した。

1 計算の前提
1.1 望遠鏡 / 衛星 仕様

Telescope
Mirror diameter 1.5m
Mirror Material low CTE glass

Focal ratio 16
Strahl ratio > 0.85 over whole filed-of-view in 1–5µm

Wide-field Camera
Shape of field of view Donut-like

Inner diameter of annulus 172.8 mm = 24.8′

Outer diameter of annulus 388.8 mm = 55.7′

Plate scale 8.6′′/mm
Detector 32 2k×2k HgCdTe arrays

Area covered by detectors 840 sq.arcmin
Wavelength 1–5µm

Number of filters 7 or 11 (TBD)
Mission

Orbit Sun-Earth L2
Mission Lifetime 5 years at L2

Expected launch year late 2010s

Table 1: 2010年 7月時点でのWISH基本仕様

Figure 1: 検出器配置案。ドーナツ型の円周が焦点面で、グレーの部分が 2k×2k ×4の検出器クラスター
になっており、それを 8個配置する。
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図C1. WISH光学系レイアウト

表C1.  WISH計画の基本的な仕様

Figure 2: ディザ パターンの例。中心部が抜けた特殊な検出器配置でも、ディザによって均一な深さの
サーベイを行うことができる。

1.2 広帯域フィルタセット
ミッション提案書での標準 Broad-bandフィルタセットとして以下を定義する。これは、これまでの
検討で「セット 3」と呼んでいたものと同じである。

Name λcenter FWHM w0 w1 R Diff. Limit Ref. Name
[µm] [µm] [µm] [µm] [′′]

Filter 0 1.040 0.280 0.900 1.180 3.714 0.174 WBF0300_00
Filter 1 1.360 0.360 1.180 1.540 3.778 0.228 WBF0300_01
Filter 2 1.775 0.470 1.540 2.010 3.777 0.298 WBF0300_02
Filter 3 2.320 0.620 2.010 2.630 3.742 0.389 WBF0300_03
Filter 4 3.030 0.800 2.630 3.430 3.788 0.508 WBF0300_04
Filter 5 3.965 1.070 3.430 4.500 3.706 0.665 WBF0300_05

Table 2: WISH 標準 Broad-band Filter Setの仕様。w0, w1はピークの 50%となる波長。

以下に述べるように、検出器は 5.0µmまで感度のあるものを想定する。上記フィルタセットで
は、4.5µmまでしかカバーしないので、二つのオプションを考える。一つは Filter 5の幅を広くして
5.0µmまでカバーするようにする (Filter 5e)もの、もう一つは 1枚フィルタを追加 (Filter 6)するも
のである。表 3に Filter 5eの仕様、表 4に Filter 6の仕様を示す。

Name λcenter FWHM w0 w1 R Diff. Limit Ref. Name
[µm] [µm] [µm] [µm] [′′]

Filter 5e 4.215 1.570 3.430 5.000 2.685 0.707 WBF0301_05

Table 3: Filter 5eの仕様

Name λcenter FWHM w0 w1 R Diff. Limit Ref. Name
[µm] [µm] [µm] [µm] [′′]

Filter 6 4.500 1.000 4.000 5.000 4.500 0.755 WBF0302_06

Table 4: Filter 6の仕様
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図E1. WISH検出器配置案(左)とディザリングパターンの例(右)。

突発・変光天体の探査

銀河の形成進化に関わる広範囲な探査研究

太陽系天体・系外惑星探査

図C2. 天球上での平均的な黄道光強
度 (Leinert et al. 1998)

各コンポーネントの温度は熱
放射の影響が黄道光のそれよ
りも小さくなるように設定し
てある。各コンポーネントの
温度とemissivityなどは表C2を
参照。黄道光の強さは黄極付
近の3倍の値を仮定 (図C2)。

図C3. 各コンポーネントからの熱放射計算。単位時間
単位波長当り検出器1ピクセルに放射される光子数を
表している。例としてfilter0とfilter5の場合を示した。

filter0

filter5
図C4. 積分時間に対する3σ限界等級(AB)。天体
は点源であるとし、Apertureは各中心波長での
回折限界の2倍とした。

図C5. 短時間露出(1回露出+1回読み
出し)の場合の3σ限界等級(AB)。

100-200秒以下の露出では、
background limitedの場合に期
待されるものよりも限界等級
が浅くなるが、これは読み出
しノイズが効いてくることが
原因だと思われる。

光学系が十分に冷却されている場合、28.0
等ABの限界等級を達成するのに必要な積分
時間はfilter0からfilter4の短波長側では10-20
時間程度。長波長側では50時間以上必要。

フィルター数 限界等級 サーベイ面積 サーベイ日数*

Ultra Deep Survey (UDS) 5 28.0等(AB) 100平方度 1500日

Ultra Wide Survey (UWS) 3-4 25.0等(AB) 1000平方度 50-70日

表E2. WISHサーベイプランまとめ * サーベイ日数は50%のオーバーヘッド含

UDS 限界等級 サーベイ日数*

filter0 28.0等(AB) 183日

filter1 28.0等(AB) 211日

filter2 28.0等(AB) 272日

filter3 28.0等(AB) 346日

filter4 28.0等(AB) 486日

計 1498日

表E1. WISH UDSサーベイプライ

WISHによる宇宙再電離期の銀河探査: Lyman Break法での検出期待数の評価
岩田 生 (国立天文台)

2010/10/01

Abstract

フィルタセット (2010/07/26版)、サーベイプラン (2010/09/27版)に基づいて、Lyman Break法によ
る宇宙再電離期の銀河の検出期待数を評価する。

1 Lyman Break法による遠方銀河探査
2 二色図
星種族合成プログラムとしてPEGASE v.2[Fioc and Rocca-Volmerange (1997)]を使用した。Constant star
formation, age = 10 Myr, Z=0.02, 0.01, 0.001, Salpeter IMF, no nebular emission のモデルを作成し、
[Calzetti et al. (2000)]の dust extinction で E(B − V )= 0, 0.2, 0.4, 0.6 の場合を計算。IGM attenuation
は [Inoue et al.(2005)]のモデルを使用。

interloper となりうる Low-z 銀河として、[Maraston(2005)] の SSP モデル (age = 50 Myr, 1 Gyr),
[Coleman et al.(1980)]の楕円銀河テンプレートを使用。

Dwarf starのテンプレートとして、Dr. France Allard の website で公開されているM, L-dwarf star の
モデル (AMES-dusty, NextGen) と Dr. Adam Burrows の website で公開されている L, T, Y-dwarf star
のモデルを使用した。その他の星については Dr. Robert L. Kurucz の 1993年のモデル を使用した。

Fig. 1 に Filter 0, 1, 2でそれぞれ dropoutする銀河を選択する二色図を示した。 Passive evolutionの
z ∼ 2付近の銀河が、E(B − V )=0.6の LBGとよく似た SEDとなっている (Fig. 2参照)。また、Filter
3:0-drop において Y-dwarf star のモデルが LBGの selection criteria内に入っている。 Fig. 3に見られる
ように、超低温の dwarf star の SEDは z > 7 dropout銀河と似たものになる可能性があるようである。し
かし、Y-dwarfは観測的にはその SED、数密度はまだよく分かっておらず、もし見つかればそれ自体興味深
いものであるし、長波長側の明るさを見ることで LBGとは区別できそうである。Gray hatched areaが今
回設定した selection criteriaを示す。Filter 0-dropでは z ≥ 8.0, Filter 1-dropでは z ≥ 10.5, Filter 2-drop
では z ≥ 14.0 の銀河を selectできる。E(B − V )は 0.4よりも小さいものを選択するように設定した。上述
のように、dustによる赤化のより大きい銀河があったとしても、low-z銀河との区別が困難と考えられる為
である。
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Figure 1: Filter 0-dropout (8 ≤ z ≤ 10), Filter 1-dropout (10.5 ≤ z ≤ 13), Filter 2-dropout (14 ≤ z ≤ 17.5
の二色図。

1

表D1.  1平方度あたりに期待されるdropout天体の数。

我々は広帯域フィルターに加え狭帯域フィル
ターの可能性も検討している。近赤外狭帯域
撮像サーベイによりz>8のLyα輝線天体を大量
に発見することで、再電離時代における原始
銀河の形成と進化の系統的な研究を行うこと
ができる。

図D1. 二色図上での銀河モデルスペクトルのカラートラック。左からfilter0-dropout (8<z<10), 
filter1-dropout (10.5<z<13), filter2-dropout (14<z<17.5)。グレーの領域がdropout天体の選択基
準。また、銀河系内の低温星の予想されるカラーも示してある(白抜き)。

3 Completeness の評価
通常 Completeness評価は人工天体を生成し、観測データに埋め込んで観測された銀河と同様に検出を行っ
て検出率を評価するが、WISHの場合観測データが現時点でないので、数値的に評価する。
星種族合成モデルから redshift, E(B − V )に依存した色を計算し、誤差を入れた時に color criteriaを満

たすか判定することで、selection function を得る。
考慮した誤差等は以下の通り:

• 各バンドでの限界等級から得た測光誤差: gauss分布を仮定。
• IGM attenuation: [Inoue et al.(2005)]のモデルをもとに、log-normal分布の絶対値をとったような形
でばらつきを与える (=[Inoue et al.(2005)]と同じくらいの IGM attenuationにピークをもち、より
大きい吸収を受ける方に tailがある分布)。ただし、z > 6ではほぼ完全な Gunn-Peterson trough と
なっているので、あまり影響はないと考えられる

• 前面の天体との overlap による非検出: 等級に依存して、暗い銀河ほど検出できない割合が増える
(26.0ABで 5%, 28.0ABで 25%)ように閾値を設定してランダムに非検出になるようにする

0.5 mag stepで各 bin, redshift, E(B − V )で 10,000回の試行を行って、検出され、かつ color criteria
にマッチする回数を数える。使用した SED モデルは PEGASE によるもので、Const. SF, age=10Myr,
Z=0.01, Salpeter IMF, no nebular emissionのモデルを使用した。各バンドの 3σ限界等級を 28.0AB mag.
とした。各 redshift, 0.5 mag stepでの completenessは、E(B − V )=0, 0.1, 0.2, 0.3, 0.4 の結果に対し 0.2,
0.3, 0.3, 0.1, 0.1 の重みをかけた平均をとって求めた。

Fig. 4 に Filter Set 3での等級毎の completenessの変化を示す。
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Figure 4: 0-drop, 1-drop, 2-dropそれぞれにおける、等級毎の completenessの変化

4 UV光度関数の進化
検出期待数を見積もる為には LBGの光度関数を仮定する必要がある。ここでは、まず二つの場合を検討
した。

1. [Oesch et al.(2009)]で報告された z = 7での UV光度関数から high-zでも変化しないと仮定した場合
(No evolution case)。z = 15でも z = 7と同数の銀河が存在すると考えるのは非現実的かと思われる
が、期待される数の上限を与えると考える。

3

図D2. Completenessの評価。

redshift LF進化なし ’Empirical’ 進化 DMH進化 SAM
0-dropout 8– 9 4,000 1,690 852.3 631.2
1-dropout 11–12 2,393 104.2 4.116 49.7
2-dropout 14–17 1,249 0.723 0.003 1.071

Table 1: Dropout銀河の 1平方度あたりの検出期待数。3σ 28.0 AB等級の検出限界での期待数。

Figure 14: 1平方度あたりの検出期待数。実線はEm-
piricalなUVLF進化有り、破線は進化なしの場合

Figure 15: 1平方度あたりの検出期待数。実線はDMH
進化に比例したUVLF進化、破線は進化なしの場合

Figure 16: 1平方度あたりの検出期待数。実線は準
解析的モデルによるUVLF進化、破線は進化なしの
場合
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Empirical DMH SAM

図D3. 1平方度あたりに期待されるdropout天体の数。実線がそれぞれEmpiricalなUV光度関数(LF)進化、ダークマターハロー
(DMH)の質量関数(MF)進化から求めたLF進化、Kobayashi+07の準解析的銀河進化モデル(SAM)から予想されるLF進化がある
場合に予想される検出数を示している。破線はLF進化が無い場合を表している。

超新星探査ガンマ線バースト

銀河系内天体

第一世代銀河の探査

その他

Dで述べたサイエンスケースを念頭に置き、我々はWISHサーベイプランの検討を行
なっている。主なサーベイとして、限界等級28等ABで100平方度を5バンドで掃くUltra 
Deep Survey (UDS; 主に最遠方のdropout天体をターゲットとする)と、24-25等ABと浅い
がより広い1000平方度を3-4バンドで掃くUltra Wide Survey (UWS; 主に明るいQSOが
ターゲット)の2種類を想定している。いずれのサーベイも1視野を複数回観測し、超新
星探査を行う。また、GRBなどの突発天体に対して望遠鏡が指向可能な場合は必要に応
じてToO観測を行う。

WISHは視野中心が抜けた検出器配置をしているが、図
E1のようにディザリングを工夫することで均一な深さ
のサーベイを行うことができる。

Cで評価したWISHの検出限界に基づ
き、UDSに必要なサーベイ日数を見
積もった (表E1)。filter0からfilter4の5
バンドを28等ABで100平方度サーベイ
するのに必要な日数はおよそ1500日
である。また、1視野のみ29-30等AB
まで観測するExtremely Deep Survey 
(EDS)の可能性についても現在検討中
である。

ガンマ線バースト(GRB)は大質量の星がそ
の一生の最期に起こす大爆発であり、数
十秒間の爆発的な γ線と、そのあと数時
間で減衰するX線から可視光・赤外線に
わたる残光を放射する。初代の星は太陽
の数十倍を越える大質量で生まれたと考
えられており、百万年程度の短期間に燃
え尽きて GRB を起こすと期待される。

観測可能領域、姿勢
変更の時間、スリッ
トレス分光の可能性
など今後更なる検討
が必要である。

図D4. GRBの想像図

発生直後にWISHによる多波長近赤外撮
像でのフォローアップ観測を行い、宇宙
初期(z~20)のGRBの検出を狙う。

また超新星の発生頻度を測定することで、銀河から求め
るのとは独立の方法で、宇宙の星形成史について調べる
ことができる。

QSO探査

遠方QSO探査は宇宙再電離、銀河とBH
の共進化、宇宙初期の星形成史を探る上
で非常に重要である。
QSO は稀な天体であるため、通常の銀
河探査よりもはるかに広い範囲をサ ー
ベイする必要がある。後述するUWSがこ
れに適したサーベイとなる。

天の川銀河面の近赤外アストロメトリによ
り、ディスク渦状腕の形成の謎に迫る。ま
た、銀河系内の超低温度星の探査を行い、
初期質量関数の低質量側に制限を与える。

図D5. 距離指標としてのIa型SN (Kessler+09)

WISHによってトロヤ群やカイパーベルト天体などの小惑星の近赤
外領域での多波長情報を得る。特に3µm付近のfilter4によってH2Oの
吸収の有無が判定できる。また、系外惑星トランジット探査などに
もWISHの近赤外での撮像能力を十分に生かすことができる。

Ia型超新星を標準光源として使い宇宙論パラメータに制
限を与える研究が勢力的に行われている。WISHによる
深く広視野のサーベイにより、z<3までのIa型超新星の発
見を目指す。系統誤差の主な原因の一つとなるダスト吸
収の影響を少なくするため、近赤外領域で行うWISH
サーベイは非常に有効な手段となる。

今後、スリットレス分光の可
能性も含めて、具体的なサー
ベイ計画 (1視野あたりどれく
らいの間隔で何回の観測を行
うかなど)をより詳細に検討し
ていく。

WISHで行う近赤外でのマルチバンドサーベイによ
りz<6での銀河の星質量集積過程を明らかにする。
また、狭帯域フィルターによりHα輝線天体などの
撮像サーベイを行い、ダスト吸収の影響が比較的
少ない手法で宇宙の星形成史を探る。
また、遠方銀河団のサーベイにより星形成と環境
効果の関係を系統的に調べることもできる。

WISH フィルタセットと検出限界の検討
2010/07/26 岩田 生 (国立天文台)

Abstract

ミッション提案書の作成にあたり、標準とする広帯域フィルタセットを定義し、目標とする冷却
が達成された場合の検出限界を計算した。

1 計算の前提
1.1 望遠鏡 / 衛星 仕様

Telescope
Mirror diameter 1.5m
Mirror Material low CTE glass

Focal ratio 16
Strahl ratio > 0.85 over whole filed-of-view in 1–5µm

Wide-field Camera
Shape of field of view Donut-like

Inner diameter of annulus 172.8 mm = 24.8′

Outer diameter of annulus 388.8 mm = 55.7′

Plate scale 8.6′′/mm
Detector 32 2k×2k HgCdTe arrays

Area covered by detectors 840 sq.arcmin
Wavelength 1–5µm

Number of filters 7 or 11 (TBD)
Mission

Orbit Sun-Earth L2
Mission Lifetime 5 years at L2

Expected launch year late 2010s

Table 1: 2010年 7月時点でのWISH基本仕様

Figure 1: 検出器配置案。ドーナツ型の円周が焦点面で、グレーの部分が 2k×2k ×4の検出器クラスター
になっており、それを 8個配置する。

1

30

and ignoring the dispersions. The resulting uncertain-
ties are δw ∼ 0.01 to 0.02 for combinations that include
the higher-redshift ESSENCE & SNLS samples. For the
SDSS-only and Nearby+SDSS sample combinations, the
w-uncertainty is negligible.

β-Variation with Redshift
If the salt–ii SN parameters (α,β,M) are allowed to
vary independently in redshift bins, while the cosmo-
logical parameters are fixed, we find a strong redshift-
dependence of β for z > 0.6 (see § 10.2.3). To estimate
the corresponding systematic uncertainty, the Hubble di-
agram fits have been redone allowing α, β, and M to vary
with redshift using a simple model in which each SN
parameter is constant for z < 0.6, and is then allowed
to vary linearly with redshift for z > 0.6. Compared
to the nominal salt–ii model with redshift-independent
parameters, the largest change, δw = +0.073, occurs
for SDSS+ESSENCE+SNLS (b) in which the nearby
sample is excluded. For sample-combinations d and f,
δw ∼ 0.04, and for the full SN set (e) that includes the
HST, δw ∼ 0.01. These w-shifts are included as asym-
metric systematic uncertainties.

Simulated Bias Correction
For salt–ii, we have determined bias corrections from
simulations, as described in § 8.2 (see Table 5). We in-
clude half the w-shift as a systematic uncertainty. The
largest uncertainty is δw = 0.020 for SDSS-only.

Calibration of Primary Reference Star, Vega
We assume uncertainties of 0.01 magnitudes in the cal-
ibration of U, B, V, R, I for the primary reference, Vega.
Since a full accounting of this effect would require an-
other retraining of the salt–ii surfaces, we instead adopt
the uncertainties derived from the mlcs2k2 analysis (Ta-
ble 6). In Astier et al. (2006), the corresponding uncer-
tainty is δw = 0.024 for the nearby+SNLS combination;
as a crosscheck, we have evaluated this uncertainty for
the same sample combination and find good agreement,
δw " 0.021. For the sample combinations analyzed here,
the resulting w-uncertainties are 0.02 – 0.03.

Calibration: Shifted Bessell Filters for Nearby
Data
As discussed in § 5.2, we use the Bessell (1990) filter re-
sponses with wavelength shifts given in Table 21 of Ap-
pendix B. Since these shifts differ from those in Astier
et al. (2006), we use the difference in cosmological results
derived from both sets of wavelength shifts to define an
additional systematic uncertainty on w. This uncertainty
is δw ∼ 0.02 for sample combinations that include the
nearby sample.

Calibration: Zeropoint offsets for SDSS,
ESSENCE, SNLS, HST
Zeropoint uncertainties for the SDSS, ESSENCE,
SNLS, and HST bandpasses are propagated in the same
manner as for the mlcs2k2 method (§ 9.1). The SNLS
zeropoints are varied in the fit, but not in the training of
the spectral surface, and therefore these w-uncertainties
might be slightly overestimated. The other survey
samples were not used in the training, and therefore

varying the zeropoints in the fit is sufficient to estimate
the systematic error. Note that the w-uncertainty from
the SDSS AB offsets is smaller for SDSS-only than for
Nearby+SDSS, as explained in § 9.1.

The parameter shifts due to all of these systematic er-
rors are added in quadrature to derive total systematic
error estimates in Tables 8 and 9.

10. RESULTS

Here we present the Hubble diagram and inferred cos-
mological parameters using the framework described in
§8. Results based on the mlcs2k2 and salt–ii methods
are presented in §10.1 and 10.2 respectively. We compare
the results from the two methods in § 11.

The Hubble diagram for the five samples considered in
this analysis is shown in Fig. 23. The distance moduli
here are obtained from the mlcs2k2 method described
above; the Hubble diagram based on the salt–ii method
looks quite similar. Detailed Hubble-residual plots are
given for each method in §10.1 and 10.2.
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Fig. 23.— Fitted distance modulus (from mlcs2k2) versus red-
shift for the 288 SNe Ia from the five samples indicated on the
plot.

10.1. Results with mlcs2k2

Using the mlcs2k2 method, we present cosmological
results for the six sample combinations (a–f) of Table 4.
Table 10 gives the spectroscopically determined redshift
and marginalized mlcs2k2 fit parameters for SNe that
pass the selection cuts described in §4. We use the en-
semble of redshifts zi and estimated distance moduli µi
for each sample combination to fit cosmological model
parameters, as explained in §8.1.

10.1.1. Goodness of Fit and Hubble scatter

Before considering the cosmological parameter results
for the various combined samples, we examine several
measures of fit quality and dispersion for each SN Ia sam-
ple treated independently, since they provide diagnostic
information that is useful to consider before combining
the samples. Table 11 displays these measures: (i) the χ2

µ
statistic for the best-fit FwCDM model for that sample
from Eq. 26 — in goodness-of-fit tests, this statistic is
usually compared to the number of degrees of freedom,

redshift
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* サーベイ日数は50%のオーバーヘッド含

UWSではfilter0からfilter3 (可能であ
ればfilter4も)で24-25等ABの深さまで
観測する。1000平方度を掃くのに必
要なサーベイ日数は50-70日である。

filter5(とfilter6)については黄道光の影響により
限界等級が他のバンドと比べ浅くなるため、
限界等級、サーベイ日数については現在検討
中。また、狭帯域フィルターやスリットレス分
光によるサーベイについてもその可能性を現
在検討中である。

2009年と2010年に行われたWISH サイエンスワークショップの集録は http://www.wishmission.org/jp/doc.html で見ることができます

Flat mirror

3rd mirror
2nd mirror

Designed by Dr. Y. Ikeda (photocoding)

測光誤差等による検出失敗の確率 (図D2)を考慮した上で、各
フィルターについて28等ABの限界等級のデータから期待され
る検出数を求めた。UV光度関数の進化を考慮すると、z~15の
銀河の検出には100平方度の広域サーベイが必要である。

WISHで見つかる最遠方銀河は最も明るい部類の銀河であり
JWSTやTMTなど次世代望遠鏡によるフォローアップ分光でよ
り詳細な性質が明らかになるであろう。JWSTでも同様に最遠
方銀河の発見が期待されるが、これらは暗くJWSTやTMTに
よっても分光が極めて困難であることを強調しておきたい。

http://www.wishmission.org/jp/doc.html
http://www.wishmission.org/jp/doc.html

