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観測・カシオペア座 RZ 星～食変光星の理解へ～  
3 年 K.M 

班員:K.M、H、O、M、M、M 

 

 

1. 概要  

この度、私達は後期スーパーサイエンスの課題として、食変光星の中でも「怪奇な

食を起こす」と言われている、カシオペア座 RZ 星を観測・研究することにした。  
カシオペア座 RZ 星は食変光星の中でも面白いとして、頻繁に観測されている食変光
星である。その一番の理由として、変光周期が短い点があげられる。無論この特徴は、

私達がこのカシオペア座 RZ 星を観測しようと決めた理由の一つであることは言うま
でもない。だが、主な理由は他にあった。それが前述した「怪奇な食」である。そも

そも私達は食変光星に興味を持って集まったグループであったため、班員共々この特

殊な食変光星にはとても興味をそそられた。よって今回の観測・研究では、この「怪

奇な食」を主体としてクローズアップし、取り組んだと言っても過言ではない。  
本格的な望遠鏡などを使って観測・解析を行うのは、今回が初めての経験であった。

わからないことだらけであった。だが、初めは無知な私達も今回の観測・解析に努め、

私達なりの結果を出せた。そして、一番の目的であった、「皆既 (怪奇 )食の謎」につい
ても理解することが出来た。  
 
ここに私達の半年間の努力を記す。  
 

2. 目的  

所々目的は数多くあるが、最終的な目的は下記の二項目である。  
 
主星・伴星の絶対等級・質量・軌道半径を求める  
カシオペア座 RZ 星の皆既食の謎に迫る（8 項に掲載）  
 

特に二つ目の皆既食に関しては、概要でも述べたとおり、最重要な目的である。 
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3. 先行研究  

 
初めに、作業の効率化を図る為に各々に課題を設けた。また、私達の班はクラスが離

れていて、USB メモリーなどの受け渡しが困難だった為、各々のレポートや、情報な
どをアップロードするブリーフケースを用意し、そこで調整を行った。  
 
3.1. 食変光星 (カシオペア座 RZ 星 )に関する情報収集  
食変光星についての知識がある班員も入れば、ほとんど知らない班員もいた。その

ため、まずは食変光星について理解をしてもらうため、各自で食変光星について調べ、

また、知識がある人が口述で説明をした。またカシオペア座 RZ 星については、詳細
を知っている人は一人もいなかったため、インターネットや本などから情報を収集し

た。調査結果を各自でまとめ、ブリーフケースにアップロードし、チーム内での情報

交換を図った。  
 
3.2. 観測対象の決定  
今回私たちが行う観測は、平成 16 年度に SSH 履修生が行った「食変光星アルゴルの

観測」をモデルにしており、観測対象となる食変光星の設定以外、観測の基本構造は

ほぼ同じである。 

観測対象の決定にあたり、以下の条件を考慮した。 

・本校設置の望遠鏡＋CCD カメラで観測可能な比較的明るい天体 

・観測期間である１０月～１２月に観測可能 

・変光周期が短く、短期間での観測が可能 

以上の条件全てに一致する食変光星は非常に少なく、概要で述べたように興味をそ

そる要素があったこともあり、カシオペア座 RZ 星に決定した。 

 

4. 本研究に関する基礎知識  

今回私達が観測することとなったカシオペア座 RZ 星は、等級がわりと明るい食変
光星 (６．１８等～７．７２等 )として観測がしやすく、また変光星ということで面白
味があるため、とても人気があり、多くの人たちが観測を試みている連星である。配

置図を次ページに掲載したので、そちらも参考にしてほしい。  
 

予備知識を蓄えるにあたって、以下の方法をとった。  
① 過去の観測記録の参照  
（参考資料：平成 15 年度 SSH 研究開発実施報告書）  

② ウェブ上での質問投稿  
（利用サイト：「mixi」 http://mixi.jp/）  

③ 西はりま天文台の方への質問  
（鳴沢真也さんのご協力に心より感謝しております）  

  以上の調査により、観測方針を固めることができた。  
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カシオペア RZ 星の位置  

http://homepage3.nifty.com/nga_star/rzcas198.htm より  
 
食変光星とは  
 

複数の星が引力を及ぼし合って、お互いのまわりを回っている天体を連星という。

連星が恒星である場合、星が隠れたり表れたりすることで見かけ上の光度が変わる。

これが食変光星の変光のメカニズムである。 地球から見て、明るい方の星（主星）が
暗い方の星（伴星）を隠すときを副極小（第二極小）と呼び、全体としての光度はや

や暗くなる。逆に、暗い方の星（伴星）が明るい方の星（主星）を隠すときを主極小

（第一極小）と呼び、全体としての光度は最も暗くなる。大事なことは、1 つの星と
みなして観測していても、実際には 2 つの星であるということだ。食変光星の周期は
短いものが多く、中には数時間で変光するものもある。   



 

 4 

 
連星の中には、地球からの距離が遠すぎるため、連星であるそれぞれの恒星が一つ

の恒星に見えることがある。その連星の公転面の延長に地球があるとすると、地球か

ら見てその連星がお互い同士を隠し合うような動きをするように見える。すると二つ

の恒星の光の合計が変化し、そのときその連星は一つの恒星としか見えないので、そ

の一つに見える恒星のみかけの明るさが変化するように見えるのだ。このような変光

星（見かけ上の変光星）を食変光星という。望遠鏡を使えば、二つの恒星に分離でき

る場合もある。望遠鏡を使って分離できなくて、下のような変光曲線を描けば、これ

は食変光星（食連星）であることがわかる。  
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食変光星を含めた連星は、その運動の様子から、連星を構成しているそれぞれの恒

星の質量を求めることができる。だから、連星は大変に重要である。  
そして、質量がわかった恒星でその明るさを調べると、質量が大きいほど明るいと

いう質量光度関係が求まるのである。本来は、連星系をなす恒星で質量光度関係が求

められるわけだが、恒星の中のかなりの部分（ 20％～ 30％程度）が連星系をなしてい
るので、連星でない恒星でも質量光度関係が成り立つと考える。こうして、この質量

光度関係を使って、主系列星ならばその明るさ（絶対等級）から質量を求めることに

なる。  
（参考：http://www.s-yamaga.jp/nanimono/uchu/kousei-6.htm） 

 
観測日時の決定と考察  
観測した日時は２００６ /１１ /３０の１８時～２４時くらいまでである。  

その日の予報の極小時刻は、下記の条件で求めた。 

 

（ⅰ）RZ   CAS 2006 10/2 29.86 

過去の極小時刻のデータ。 

参考： 

http://www.geocities.jp/nagai_kazuo/200610.html 

 

（ⅱ）周期 1.195247 日  
参考：

http://www.isc.meiji .ac.jp/~cosmos/maruhen/menu/activity/research/40kinen/
rzcas.htm 

1.195247 日＝28.685928 時間  
 
これらのデータより極小推算式は、  
 極小時刻＝元期＋周期×周期回数  
すると、２００６ /１１ /３０の極小時刻は、 19.470473≒19：28 となっていた。  
 
下記の表は観測日を決定するために作ったものである。  
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Ｏ－Ｃについて  
 
周期的に変光する変光星は、その極小時刻が予報出来る。元期という始めの極小時刻

に周期と周期回数の積を加えて予報する。この関係は極小推算式という式で現わされ

てる。  
極小＝Ｅ０＋ＰｘＥ  
（Ｅ０は元期、Ｐは周期、Ｅは周期回数）  
 この式（極小推算式）で周期回数Ｅに整数を代入すれば、Ｅ番目の極小は、これを

周期Ｐ倍し、元期Ｅ０を加えた時刻に起きることが予報出来る。ここでは、周期は日

単位、Ｅ０はユリウス日で与えられるので、ユリウス日で予報される。Ｏ－ＣのＯは

観測で求められた極小時刻（日心時）である。Ｃは極小推算式から求めた極小予報時

刻です。この差がＯ－Ｃである。さらに、横軸を周期回数としてグラフにしたものが

Ｏ－Ｃのグラフである。このグラフを用いれば、傾きから周期のズレがわかる。（予報

のための周期と実際の周期の一致／不一致がわかる。）また、Ｙ軸との接点は元期のズ
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レを示している。この様にして、周期や元期を改定する事ができる。後ほど、この観

測で求められた極小時刻と、極小推算式から求めた極小予報時刻のズレについて考察

する。極小時刻を求めるのも重要だが、さらにここでステラナビゲーターを使って、

観測日時と、カシオペア座 RZ 星の場所を算出する。  
 
ステラナビゲーターの機能紹介  
 
現在の星空を表示するだけでなく、世界中のあらゆる場所で、紀元前 10 万年～西

暦 10 万年まで、指定された日時の星空を再現することが可能なソフトウェア。  地球
の歳差運動や恒星の固有運動にも対応。遠い過去や未来における天の北極の移動や星

座の形の変化を再現することができる。  
 

ステラナビゲータ公式 HP より引用  
http://www.astroarts.co.jp/products/stlnav8/index-j.shtml 

 
ステラナビゲータに登録されているカシオペア座 RZ 星の情報は以下の通りである。  
 
恒星  (Cas) 
HIP13133 
光度：  6.26 等  
赤経：02h48m55.52s  赤緯：+69 ﾟ 38'03.4" (J2000) 
赤経：02h44m22.8s   赤緯：+69 ﾟ 25'35"   (B1950) 
赤経：02h49m36.4s   赤緯：+69 ﾟ 39'58"   (視位置 ) 
黄経：  66 ﾟ 24'46"    黄緯：+50 ﾟ 05'38" 
銀経：132 ﾟ 52'54"    銀緯：+09 ﾟ 04'19" 
方位：201.130 ﾟ       高度：  48.904 ﾟ 
出 -- :- - 南中 00:51 没 -- :-- 
固有運動量μα cosδ=2.89(mas/年 ) 
固有運動量μδ      =37.47(mas/年 ) 
BT=6.448 VT=6.282 B-V=0.151 
ｽﾍﾟｸﾄﾙ型：A3V          
 
ステラナビゲータで得られた赤経赤緯（赤の下線部）より、その日時の観測位置を

決める。方角 北北東  
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ステラナビゲータの図  
 
 
恒星  (Cas) 
HIP13133 
光度：  6.26 等  
赤経：02h48m55.52s  赤緯：+69 ﾟ 38'03.4" (J2000) 
赤経：02h44m22.8s   赤緯：+69 ﾟ 25'35"   (B1950) 
赤経：02h49m36.4s   
 
これらは観測時に望遠鏡を操作するのに必要なデータとなる。  
 

5. 解析  

・天体画像の１次処理  
撮影した画像はノイズを含んでいる。そのため、解析を行う前にそれらを減少させ

た画像にする必要がある。フラット・ダークなどを用いてオブジェクトを較正する過

程を１次処理という。  
 

①  Makali 'i で撮影したすべてのバイアスフレームを平均加算し、１枚の合成バイア
スフレームにする。  
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②  バイアスフレームの引き算をする  
 フラットから合成バイアスフレームを引き算し、各ピクセルのカウント値を減らす。 
 
③  フラットの平均を作成  
 ②で作ったフラットを平均加算し、１枚の合成フラットを作る。  
 
④  フラットの規格化  
 合成したフラットの全ピクセルのカウント値の平均値を求める。そして、③で作っ

た合成フラットを求めた平均値で割る。これを規格化という。  
⑤  フラットフィールディングする  
オブジェクトフレームを、規格化したフラットで割り算する。これは各ピクセルご

との感度の違いを補正するためである。  
 
・測光  
①ノイズのなくなった画像を Makali 'i で開く  
②測光を選択  
③恒星径とＳＫＹ内径を１ずつあげていってエクセルに出力  
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④ＯＢＪ径と測光結果でグラフを作りあがり幅が安定したところを以降使う恒星径す

る。  
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⑤恒星径を対象星は９、比較星・チェック星は共に８にして１つずつの画像の情報を

エクセルにまとめる。  
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上記のグラフは縦軸に等級、横軸に時間をとったものである。これは変光をしている

かを確かめるのに必要。  
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上記のグラフは比較星とチェック星の相関図である。  
 
ここで考察。  
 
このグラフは青が RZCas のカウント値で、ピンクがチェック星のカウント値の相関図
である。ピンクは本来はまっすぐにならなくてはいけないのだが、天候が悪くなった

などのいろいろな原因により乱れてしまっている。この影響を補正するために、RZCas
の測光値をチェック星の測光値で割り算し補正したものが緑である。  
緑はピンクが直線であると仮定して作ったものである。まず、平均のカウント数を求

めた。（＝9．3905）次にチェック星のカウント数から平均のカウント数をそれぞれ引
く。その後それを RZCas のカウント数から引く。それをグラフで相関図を作ると緑に
なる。  
緑を見ると、１時あたりまでは後半部と比較して信頼できる結果になったのではない
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かと考える。それ以降は先ほども言ったように天候などの原因により信頼できないデ

ータとなっている。この緑の１時頃までというのは主極小の途中なのではないかと考

える。観測自体は失敗に近いものとなってしまった。この結果より考察を出すことは

難しいのではないだろうか？  
 
下記であげる高速フーリエ変換を行うことで、変光の周期を求めることができる。  
 
高速フーリエ変換・FFT(Fast Fourier Transform)とは 

 

高速フーリエ変換（Fast Fourier Transform; FFT）は、離散フーリエ変換の対称性に着目し

て、 その演算量を減らし高速に変換を行う手法であり、1965 年、ベル研究所の Cooley と

Tukey により発表されたアルゴリズムである。簡単に説明すると離散的フーリエ変換は通

常 O(N*N)の計算量だが、高速フーリエ変換を使う事により最良の場合は O(N*logN)
まで計算量を削減できる。 (ここで N はサンプリング数 )  
N が小さい素数に素因数分解出来れば出来るほど計算量が削減できる。N が素因数分
解出来ない場合が最悪で、計算量は O(N*N)。通常 N には 2 の累乗の数を用いる。  
詳しく説明すると、周期 N の離散フーリエ変換（DFT)では、複素数の乗算を N2  回行う必要

がある。高速フーリエ変換では、その乗算回数を N・log2N /2 回に減らすことができる。なお、

乗算では加算を複数回行うので、加算より複雑な処理になる。 

例えば N が 2 のべき乗、すなわち N=2m のとき、その比率を求めると、 

  ［FFT] / [DFT] = m・2m-1/22m = m/2m+1   

となり、ｍ（すなわち N）が大きいほど、その効果がはっきり現れることになる。 

下の表に数値例を示す。 

       表   演算量の比較 ［FFT] / [DFT] 

   N  32 128  512 2048 

［FFT] / [DFT] 0.078 0.027 0.0088 0.0027 

近年の CPU には、専用の高速な乗算器が組み込まれ、加算処理との速度の差は縮まってい

るが、膨大な量のスペクトルを計算する場合や、リアルタイム処理が必要とされる用途では、こ

の高速フーリエ変換が広く用いられている。 

 
参考資料  
http://laputa.cs.shinshu-u.ac.jp/~yizawa/InfSys1/basic/chap7/index.htm 
http://d.hatena.ne.jp/keyword/%b9%e2%c2%ae%a5%d5%a1%bc%a5%ea%a5%a8%c
a%d1%b4%b9 
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上の図は光度曲線を高速フーリエ変換したものである。このグラフによれば、RZCas
は 34 分弱の周期で変光しているのではないかと予想される。  
 
次に先程の極小時刻予報で述べた時刻と、観測から推測された時刻の差について考察

をする。  
 
・予報との差の理由  
 
予報が違っていたと考える場合、違う理由として以下の事が挙げられる。  

（ⅰ）極小推算式を間違った。  
（ⅱ）公転周期が変化した。  
 
（ⅱ）の公転周期の変化について、もしありえるのであれば以下のことが挙げられる。  
 
①第３体の存在  
 「第３体の存在」は、実際に公転周期が変わっているのでは無く、食を起こしてい

る連星の公転重心が３番目の天体の公転によって我々との距離が変わることで、到達

する時間が変化して観測される。近星点移動による周期変化を検出するにはＯ－Ｃに

して±０．０１以下の精度が必要なようだ。  
 
②質量移動  (mass transfer) Δｐ／ｐ＝３（ｍ１／ｍ２－１）Δｍ１／ｍ１  
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質量移動とは、伴星の表面のガスなどが主星にとらわれ、移動していってしまう現象。

この現象は主に近接連星に見られ、それが原因で変光している変光星もある。質量が

移動すると、質量的に軽くなった伴星の方は主星とのつり合いが保てなくなり主星に

引き寄せられる。引き寄せられて主星との距離が縮まると、その分公転する速さが増

す。これは、フィギュアスケートの選手が回転をしている時に腕を縮めると急に回転

が速くなるのと同じ原理だ。距離が縮まったことにより、公転円の径が小さくなり公

転速度が速くなればその周期は短くなるという訳だ。  
 
③第３体による摂動  
摂動とは、一般に力学系において、主要な力の寄与（主要項）による運動が、他の副

次的な力の寄与（摂動項）によって乱される現象である。摂動という語は元来、古典

力学において、ある天体の運動が他の天体から受ける引力によって乱れることを指し

ていたが、その類推から量子力学において、粒子の運動が複数粒子の間に相互作用が

働くことによって乱れることも指すようになった。なお、転じて摂動現象をもたらす

副次的な力のことを摂動と呼ぶ場合がある。  
 
④一般相対論による近星点移動  
太陽のような星や銀河の構造や進化を決めている最も重要な力は重力である。普通の

星や銀河の重力を記述する法則はニュートンの万有引力の法則であるが，重力によっ

て宇宙空間のガスがかたまり，様々な個性を持つ星や銀河がどのようにしてできるの

かということを知ることは実は簡単なことではない。さらに，中性子星やブラックホ

ールなどのような非常に強い重力は，ニュートンの万有引力の法則ではなく一般相対

論によって取り扱わなければならない。アインシュタインの一般相対論の検証は，水

星の近日点移動，太陽の近くを通る光の屈折やその到達時間の遅れなど，いくつかの

観測事実によって示されている。さらに，PSR1913+16 という連星パルサーの公転周
期の変化から，重力波の発生が間接的にではあるが証明されている。ちなみに，連星

の近星点移動 (これは水星の近日点移動に対応している )や伴星による電波の伝わる時
間の遅れは，太陽系での同様の観測よりけた違いに大きなものが観測されており，そ

の値は一般相対論の予測と非常によく一致している。重力波とは，重力場の変動が波

動となり，エネルギーを伝播させるものである。電場や磁場の変動により電磁波が発

生するのと同様のものと考えてよい。ニュートンの万有引力の法則では重力波が発生

することはなく，重力波の観測は相対論的な重力理論の決定的な証拠といってもよい。

特に，これまでの一般相対論の検証は，太陽などが作る静的な重力場の中での観測で

あったが，重力波は重力場の変動に起因するもので，その重要性は非常に大きなもの

である。  
 
■主星の絶対等級  
  関係式を利用する。  

logP = 0.2(M‐m)‐1    P：年周視差………理科年表より (15.99milli sec) 
変形させ   

M = 5 logP＋m＋5 
M：絶対等級  
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m：実視等級………副極小の実視等級を主星の実視等級であると仮定（7.8）  
   M＝1.88192 
 
■主星の質量  
  光度曲線計算サイト  
    http://www.amigo2.ne.jp/~s_mouse/astrosoft/lcurv/lightcurv.html 

質量光度関係のグラフに主星の絶対等級をあてはめて求める。  
  ※主系列星との仮定が必要。  
  ※あくまで「仮」の質量であり正確性に欠ける。  
  ☆R-band の質量光度関係を調べて用いるとより正確な値が出る。  
    http://rikanet2.jst.go.jp/contents/cp0320/study/html/F05007.html 
  当サイトの質量光度関係グラフを目算により計測した結果、質量 2.2（太陽＝１）
となった。  
 
■伴星の絶対等級と質量  
  上記の主星と同様の手順により測定。  
  絶対等級６ ／ 0.7 質量  
 
■軌道半径  
  ケプラーの第３法則を利用する。  

   22

3

4
m)G(M

S
－

 
p
a

     a：軌道半径  

  変形させ           p：周期（1.195）  

  3
2

2

4
m)G(M

S
�

 
pa     G：万有引力定数  

                     M：主星の質量   m：伴星の質量  
☆ 質量データよりも周期データの正確性の方が重要。  

  結果：軌道半径 1.0096 
 

6. 皆既 (怪奇 )食の謎  

今回私達がリサーチすることとなった、カシオペア座 RZ 星は、等級がわりと明る
い食変光星 (６．１８等～７．７２等 )として、観測がし易く、また変光するため、面
白いとしてもとても人気があり、多くの人たちが観測を試みている連星である。だが、

１つだけ不可解と思われている現象が存在する。この現象については色々と学説が出

ているようだが、まだ決定的な証拠はなく、謎に包まれている部分も多い。そして今

回は、今現在定着している学説と、それ以前に私が考えていた説について述べるとす

る。  
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Ⅰ.皆既食とは 

まず、はじめに食変光星の皆既食と呼ばれる現象について補足をしておく。食変光

星には主極小と、副極小と呼ばれる、等級 (明るさ )が一時的に暗くなる時間が存在す
る。食変光星は、主星・伴星の二つの天体から成り立っているが、この二つの天体の

動きによって、等級 (明るさ )に変化が見られる。この二つの天体の一方の天体が、も
う一方の天体を隠せば、天体の隠れた部分の明るさが失われ、二つの天体が見えてい

るときよりも明るさは暗くなる。これを、「食」が生じる、という。そのうち、上で述

べた主極小は光度が最も下がった状態、副極小は主極小まで至らなくとも光度が通常

時よりも下がっている状態を指す。主極小と副極小はその天体の星系の形態により変

わるので、天体によって様々な違いが生じてくる。  
 
観測者から見て、その星系の公転軌道面が水平になっている場合、「皆既食」が必ず

発生する。一方の天体が別の天体の影に入る現象を食と言ったが、光源が完全に隠さ

れてしまった状態を「皆既食」と言い、全体ではなく一部分を隠す食を「部分食」と

言う。また、一方の天体がもう一方の天体より十分大きければ、公転軌道面が水平よ

り (同じく観測者から見た場合 )多少ずれていても皆既食が生じるが、水平からのずれ
が大きい場合、全てを覆い隠せないため、皆既食は起こらずに部分食が生じる。  
次に連星系において重要な知識と言える、ロッシュ・ローブというものについて述

べておく。  
 

Ⅱ.ロッシュ・ローブとは  
 
〓臨界ロッシュ・ポテンシャル  
連星系においては、２つの星は下図の様に共通重心の周りを回っている。  

 
 
この公転と同じ角速度で重心の周りを回る座標系を考える。このような両星の系を
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考える際、必要となってくる要素は２星の重力と遠心力である。そして、共通重心か

らの２星の距離、質量などを利用することにより、ロッシュ・ポテンシャル (ポテンシ
ャルの様子 )を知ることが出来る。このようなロッシュ・ポテンシャルの図を描いてい
くと、ある大きさのエネルギーを与えられた質点が、連星系の中を動き回れる範囲が

わかる。つまり、簡単に言ってしまうと、その星々の質量などが自由に移動できる範

囲といえる。  
 
〓臨界ロッシュ・ローブ  
前述した通りにポテンシャル面を描いていくと、それぞれの星を内部に含んだ２つ

の袋状の閉じた曲面が出来る。これを内部臨界ロッシュ・ローブと言う。つまり、連

星がある、空間の中の二つの星の重力と遠心力の合力から求められる、ポテンシャル

の面であると言える。この面より内側ではそれぞれの星の重力が支配的であり、相手

の星の存在を考えなくてもよい。そのもう１つ外にあるポテンシャル面を外部臨界ロ

ッシュ・ローブと言い、この面の内部が２星の共通領域部分で、連星としておさまる

限界の範囲を表している。  
下図はカシオペア座 RZ 星のものではないが、ロッシュ・ローブの様子を表した図

である。赤線が星の表面、その内側の黒線が内部臨界ロッシュ・ローブ、外側の黒線

が外部臨界ロッシュ・ローブを表す。  

 
画像元：http://homepage3.nifty.com/nga_star/cetdy.htm より  
 
星は進化の段階において、中心での水素燃焼の後、その半径が著しく増大され、巨

星に進化していくことが知られている。だが連星の場合、質量の重い方が先に大きく

なるにせよ、相手の星と、臨界ロッシュローブの存在があるため、制限がかけられて

しまう。制限がかけられてしまうとその増大する質量はどうなるか。  
カシオペア座 RZ 星に関しても次のことが考えられる。前述したように、星は質量

が重い方が進化は速い。始めは図１のように伴星 B が重い状態とする。  
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この二つの天体は双方ともに進化するが、伴星 B の方が進化は速い。そのため、図

２のような状態になる。  

 

その後更に両天体は進化を続け、ついには伴星 B は赤色巨星となってしまい、ロッ
シュ・ローブ一杯に膨れ上がってしまう。巨大化した伴星 B の表面のガスは、伴星 B
の引力よりも主星 A の方の引力が強いため、図３のように主星 A の方に流れ出してい
く。  

 

このように流れていったガスは時間が経つにつれ、主星 A の方に蓄積・定着してい
き、結局最後は主星 A が伴星 B よりも大きい天体となる。  
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画像元(一部編集)：

http://www.geocities.jp/planetnekonta2/hanasi/sirius/sirius.html より  
 
さて、ここからは実際にカシオペア座 RZ 星 (以後 RZ Cas)に関しての考察を述べてい
く。  
 
Ⅲ.RZ Cas の皆既食 

 

下図は Light Curve と呼ばれる光度を表したグラフである。下にいく程光度は低く
なる。  

 
画像元：http://homepage3.nifty.com/nga_star/rzcas198.htm より  
 
上図を見てもらえるとわかると思うが、主極小が逆三角形にとがっている。これは

部分食が起こったことを表している。主星の手前を伴星が通過した際、背後の主星を

完全に隠していない場合、これは部分食がおこる。もし皆既食のように手前の伴星が

主星より大きく、背後の主星をスッポリと隠してしまった場合には、光度曲線はバケ

ツのような形になり、同じ光度の状態がある時間続くはずである。  
 

RZ Cas は部分食のように思えるが、1957 年から光度曲線の値がしばらく同じ状態
になっている論文がいくつか発見された。つまり、上図における逆三角形の尖った部

分が平らになっているのである。手前の伴星が主星よりも大きく、背後の主星を完全
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に隠した状態になると、地球からは伴星の光しか見えないため、伴星が通過する間は

光度が一定になる。そのため、平らな部分が見られる。つまり、平らな状態というこ

とは、ここの時点においては皆既食が起こっているということである。また、他にも

平底が観測された６公転後に再び主極小を測光すると、今度は部分食になってしまい、

さらに観測を継続すると、皆既食的な光度曲線と部分食的な光度曲線が頻繁に入れ替

わった、という事例も出ている。しかし解析をしてみると、変光星カシオペア座 RZ
星の２星の半径や軌道傾斜角では、皆既食は起こらないということがわかった。この

ように、部分食とされているのに皆既食が起こったり、光度曲線が入れ替わったりし

てしまう。これが怪奇とも言われる食なのである。  
 
ここからは前回の中間提出の際、紹介したダイレクトインパクトの説について述べる。

先程述べたように、RZ Cas は連星系を成す二つの恒星のうち、先に進化を始める伴
星がロッシュローブ一杯に膨れ上がる。(ロッシュ・ローブについては第Ⅱ項にて説明
を行ってある。 ) 
 
この RZ Cas の場合、伴星が、主星に面する側が少し突き出て、尖ったようなシェ

イプを作っていると考えられている。これは後であげる図において確認して欲しい。

この二つの恒星の大きさはあまり差がなく、また公転軌道面が水平から少し傾いてい

るので皆既食が生じるというのはあまり考えられない。 (第Ⅰ項の皆既食の叙述参照 )  
だが、多くの人たちが観測をしていくうち RZ Cas から皆既食と思われる光度曲線が
観測された。これが不可解な現象と言われるものであるのは先程も述べたであろう。  
 

RZ Cas は部分食を起こす連星である。一方主星は非動系脈動と呼ばれる振動を起
こしている。また、この脈動はδSct と呼ばれるタイプの振動である。この小さな振
動と、普段から起こっている部分食があるタイミングで合成されたときに、皆既食に

なる可能性が出てくる。この新しい形の皆既食は RZ Cas の場合、最大で 20 分程見ら
れるとのデータが出ている。  
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RZ Cas は半分離型の連星である。  
 

 
画像元：http://homepage3.nifty.com/nga_star/rz_rot.htm より 
 
黄色が主星であり、赤色は伴星である。白い線がロッシュローブ (内部臨界ロッシ

ュ・ローブ )である。  
上図で、ロッシュローブが重なっている交点は L1 ポイントと呼ばれている。伴星

は時間を追うごとに膨張しているが、この L1 ポイントまで膨張してしまうとロッシ
ュローブを越してしまい、二つの天体のバランスが崩れてしまう。すると、主星の方

に伴星の表面の質量が移動していく。これを質量移動といい、これ以上伴星は大きく

なれない。これは先程第Ⅱの項目で説明したとおりである。  
L1 ポイントから落ちていった質量は主星に向かって落ちていく。その軌道は主星の

重心を中心に公転するかに思われるが、実際はせず、主星の表面に衝突する。これを

「ダイレクトインパクト」という。これによって主星がわずかに振動し、この振動に

よって変光が引き起こされる。この変光と、前述したようにその星系が本来持ってい

る食連星としての変光が合成されると、皆既食のような光度が得られる可能性が出て

くると、考えられる。  
だがこれはあくまで一説であり、アルゴル型の食変光星におけるこのような振動の

メカニズムはよくわかっていないとの意見も見られる。  
一方で、ウクライナの Mkrtichian は、アルゴル型特有の現象であるとしていて、

振動タイプは「半分離アルゴル系における B,A-Fスペクトル型質量降着主系列脈動星」
と発言した。略して oEA 型と言うようである。したがって、δSct 型とは違うタイプ
だと発言する人々もいるようだ。  



 

 22 

また、西はりま天文台の鳴沢真也さんからご指摘いただいたのだが、主星の振動は

ダイレクトインパクトによるものではないようだ。ダイレクトインパクトによるエネ

ルギーは、主星光球面で熱に変わり、ホットスポット(高温斑点)を形成するのに使わ

れるだけと言われている。また、先程述べた振動よる変光については、ムクルチアン

は質量移動で主星の物理量が変化して、熱平衡が崩れて脈動する、と言ったようだ。 

ただし、このムクルアチンも詳細な理論計算をしているわけではないので、まだま

だこの不可解な現象は研究が必要なようだ。ここまでが中間発表で紹介した説であっ

た。 

 

そしてここからは西はりま天文台の鳴沢真也さんからご教授頂いた説について述べ

ていく。 

 

Ⅳ.怪奇食の真実 

 

現在有力と考えられている説は、第Ⅲ項で説明したような伴星によるダイレクトイ

ンパクトが原因ではなく、RZ Cas は「たて座デルタ型の脈動星」とするものだ。何人

かの天文学者の方達の観測から、脈動が見つかっている。いずれのスペクトル型から

見ても、やはりたて座デルタ型の脈動をしていることが示唆されている。では、RZ Cas

が脈動星だとわかったところで、怪奇食を説明するモデルについて紹介する。 

食による減光が起きている主極小の中央 (逆三角形に尖っていた所 )で、ちょう

ど RZ Cas の脈動の周期が来ると、本来の食連星としての変光と合成されることに

より、凹凸が相殺され、尖っていた部分が平らになり、あたかも皆既食が起こっ

たように光度曲線上に表れていたのだ。  

脈動周期が主極小と重なる場合は、光度曲線は平らになり、重ならない場合は光度

曲線が尖ったままになる。これが前述したような、皆既食と部分食がどちらも観測さ

れた原因であると言える。 

補足を言うと、連星系であり、その連星系の片方が脈動星である天体は、他にもた

くさん発見されている。少なくとも 130 の連星系は脈動星を含んでいる。さらにこの

ような天体はほとんどが、たて座デルタ型だと確認されている。そのうち、RZ Cas の

ような脈動星を含んだ食連星はいくつあるのか。ハンガリーのサットマリー氏が作っ

たリストには 16 ペアあげられている。この中にももしかしたら、RZ Cas と同じよう

に「怪奇な」皆既食が見られる食連星は他にもあるのかもしれない。他の天体はどう

かはわからないが、前述したように、RZ Cas は自身の脈動が原因であったと判明した。 

以上が、「カシオペア座 RZ 星の皆既食の謎」についての考察である。  
 

7. 謝辞  

 
まず今回は学年末試験があったことで、全く考察や編集をする時間がありませんで

した。そういった面でとても悔しいレポートとなってしまいました。時間があれば、

もっと考察が出来たな、と思います。また、今回のグループ研究を通して考えさせら

れたのが、「やらない人」でした。本当に何もやらない者、こちらが要求しても、期限
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までに要求分のレポートを提出しない者が自班には数人いました。こちらが前々から

連絡を数回行っても改善されなかったのが残念でした。また、そういった人達の影響

から作業が進められず、苛立ちを覚えたことが幾度となくありました。そういった所

から考えても、グループ研究の難しさを感じました。他にも初めての経験が多く、わ

からないことばかりで大変でしたが、結果的には主題であった、｢カシオペア座 RZ 星
の皆既食｣について理解ができたので、私的には良い結果となったと思っています。  
それも、観測時のご指導や授業中の質問への回答を始め、松本先生の様々な場面での

多大なるご支援なくしてはなかった結果だと思っています。今年スーパーサイエンス

宇宙科学を履修したことで得られた経験は、どれも鮮明に印象に残っています。一年

間の短い期間でしたが、本当にありがとうございました。  
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・「RZ Cas」，http://homepage3.nifty.com/nga_star/rzcas198.htm 
・ソーシャル・ネット・ワーキング・サイト「mixi」，http://mixi.jp/ 
・「天体観測のハナシ」，  

http://www.geocities.jp/planetnekonta2/hanasi/sirius/sirius.html 
・食変光星観測マニュアル 

・食変光星観測キャンペーン 

http://homepage3.nifty.com/nga_star/campmn.pdf 
http://www.rose.ne.jp/~meineko/2002manual.pdf 

・最新宇宙論と天文学を楽しむ本 

・変光星観測マニュアル 

http://homepage1.nifty.com/vstar/kansoku.pdf 
・月刊星ナビ 20049 月号 

・Wikipedia:摂動 http://ja.wikipedia.org/wiki/%E6%91%82%E5%8B%95 
・近接連星の形状と分類 http://homepage3.nifty.com/nga_star/closed-1.htm 
・アルゴルの近星点移動 http://homepage3.nifty.com/nga_star/betaper.htm 
 
・重力と一般相対論

http://astro1.sc.niigata-u.ac.jp/~oohara/papers/geppo/node2.html 
・RZ Cas 極小観測 研究発表 

http://www.isc.meiji .ac.jp/~cosmos/maruhen/menu/activity/research/40
kinen/rzcas.html 

・カシオペア座 RZ(RZ Cas)を見てみましょう
http://homepage3.nifty.com/nga_star/rzcas198.htm 
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・第一部－２－ 宇宙の科学

http://www.s-yamaga.jp/nanimono/uchu/kousei-6.htm 
・10/26 http://www.geocities.jp/nagai_kazuo/200610.html 
・ステラナビゲータ公式 HP 

http://www.astroarts.co.jp/products/stlnav8/index-j.shtml 
・食変光星観測マニュアルＶar.3 

日本変光星研究会関野祐二と食変光星観測キャンペーン 

http://homepage3.nifty.com/nga_star/campmn.pdf 
・高速フーリエ変換とは

http://d.hatena.ne.jp/keyword/%b9%e2%c2%ae%a5%d5%a1%bc%a5%ea%a5%a8
%ca%d1%b4%b9 

・光度曲線の計算  
http://www.amigo2.ne.jp/~s_mouse/astrosoft/lcurv/lightcurv.html 

・理科ねっとわーく

http://rikanet2.jst.go.jp/contents/cp0320/study/html/F05007.html 
・短周期食連星  くじら座 DY http://homepage3.nifty.com/nga_star/cetdy.htm 
・アルゴルパラドクス

http://www.geocities.jp/planetnekonta2/hanasi/sirius/sirius.html 
・Revolution of RZ Cas http://homepage3.nifty.com/nga_star/rz_rot.htm 
 


