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概 要

高エネルギー天体で生じている粒子加速等の高エネルギー現象を解明するために、我々はオース
トラリアのWoomeraで、大気チェレンコフ望遠鏡 (CANGAROO- II)により高エネルギーガンマ
線の観測を行っている。現在、我々は口径 10mの望遠鏡を 1台有しているが、来年初頭から、1年
ごとに望遠鏡を増やし、合計 4 台の望遠鏡を設置する予定である (CANGAROO-III)。この 4台の
望遠鏡のステレオ観測から観測面積が増加し、取得データのエネルギー範囲が広がる。また 4台で
観測することでシャワー軸の同定が可能になり、より詳細なガンマ線のエネルギー情報が得られる。
そのため高エネルギー天体の性質の解明が飛躍的に進むことが期待される。しかしながら、望遠鏡
の増設に伴い、データ量が著しく増えることが予想されるため、信号を高速に処理する回路システ
ムが必要不可欠となる。そのためすべての回路では VMEの規格が採用されており、高速化が図ら
れている。
回路システムは、1台あたりカメラ部分から来る 16チャンネルの信号を高速に処理するフロン

トエンドモジュール、エネルギー情報を取得するための ADC、時間情報を取得するための TDC、
ヒットした PMTのパターンによって、信号とノイズを分離できるインテリジェントなトリガーモ
ジュール、で構成されている。そのなかで我々は、広いダイナミックレンジと高い S/N比を有した
フロントエンドモジュールの開発を行った。このフロントエンドモジュールでは、星の光によるト
リガーレートの暴走を抑えるために、星の光によるバックグランドをチャンネル単位でトリガーに
寄与させないようにマスクする工夫をはじめとしていくつかの機能が施されている。
フロントエンドモジュールにはいくつかの性能が要求される。2006年打ち上げ予定であるGLAST

衛星は 50MeVから 300GeVまでをカバーしているが、このGLASTプロジェクトのすぐ上のエネル
ギー領域から、つまり 300GeV程度から数 10TeVぐらいまでのガンマ線をカバーするために、100
倍程度の広いダイナミックレンジが要求される。コンピュータシミュレーションで、300GeVのガ
ンマ線によるチェレンコフフォトンが地上に到達する様子を調べたところ、シャワー中心から半径
300m以内で、観測に十分なフォトン数を取得することができた。また、ガンマ線によるチェレン
コフ光の場合バックグラウンドである夜光に比べて短い継続時間で集中してフォトンが入射してく
る。コンピュータシミュレーションでは、地上においてシャワー中心から半径 300m以内では、20ns
以内に 1発のガンマ線によるチェレンコフ光が集中すると予測される。そこで、短い時間に集中し
て PMTが反応した事象のみを信号としてとらえればバックグラウンドを有効に落とすことができ
る。そのためフロントエンドモジュールでは、回路の時間的なばらつきを数 nsにおさえなければな
らない。
そこでフロントエンドモジュールの性能評価を行った。パルスハイト 10mVから 1350mVまでの

入力信号に対して出力信号のパルスハイトは増加し、1350mV以上の入力信号に対しては出力信号
のパルスハイトは一定になることから、135倍のダイナミックレンジが得られ、要求された 100倍と
いう値をクリアーすることができた。そのためフロントエンドモジュールでは 300GeVから 40TeV
までのエネルギー領域をカバーすることができる。また、フロントエンドモジュールにはテスト端
子というものがあり、テスト端子から信号を入力することで 16チャンネル (0ch∼15ch)全てに同時
に信号を入力す ることができる。回路の時間的なばらつきを調べるために、このテスト端子から同
時に信号を入力し、時間情報を含んだ TDCおよびトリガーモジュールへの出力信号の 0chに対す
る他チャンネルの相対的なばらつきを調べた。その結果TDC、トリガーモジュールへの出力信号の
時間的なばらつきはともに±0.8nsとなり、時間的なばらつきを数 nsにおさえるという要求もクリ



アーすることができた。これによりガンマ線によるエアシャワーのコインシデンスを逃さないよう
にすることができる。
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第1章 宇宙物理学の現状

航海術や地図作成術などに広く応用されてきたことからも分かるように、可視光による天体観測
は非常に古くから行われてきた。この様に最初は単に実用的な意味で天文学が利用されてきたが、
現代では物理学的な意味合いが強く、天体観測の目的は時代を経るにつれて徐々に変貌を遂げてき
ている。例えば、20世紀初頭には第一次世界大戦におけるレーダー技術の進歩から、電波による天
体観測がスタートし、多くの天体や宇宙そのものに関する研究が進歩を遂げた。さらに 20世紀後半
になって、気球 · ロケット ·人工衛星の技術的な進歩が、天文学に大きな進展をもたらした。図 1.1
は、地球の大気により、電磁波がどの程度吸収されるかを示した図であるが、この図を見ても分か
るように、可視光と電波は地上からの観測が可能であるため、比較的簡単に観測が行える。しかし
ながら、他の波長領域の電磁波の場合、地上に入射する前に大気で吸収されてしまうため、検出器
を大気圏外に打ち上げなくては観測が行えない。そのため、飛翔体の進歩は他の波長領域での観測
を大きく飛躍させた。現在では様々な波長の電磁波を通して、多くの天体を定量的に観測し、天体
間に内在する共通の物理現象を観測することで、地上では実現できないような高エネルギー現象の
物理的解明が行われている。そして天体ばかりではなく、宇宙全体をその観測対象として捕らえ、
宇宙の構造や宇宙の時間的進化についての研究が現在進められている。また宇宙線、ニュートリノ、
重力波といった電磁波以外のものによっても宇宙を観測することができるようになってきたのが現
在の天文学である。
この様に様々な波長の電磁波や粒子等を使って、宇宙を研究することは宇宙の全体像を把握する

のに非常に役立つ。図 1.2は我々の銀河を様々な波長で観測した図である。例えば光の波長では、銀
河の中心は暗くなっているが、他の波長領域では明るく見えるのが、この図から分かるであろう。
この様に、違った波長での観測は、それに基づいた天体の物理現象を我々に提示する。そのため、
もし銀河の全体像を物理的に把握したいのであれば、様々な波長を通して観測することが必要不可
欠なのである。そこでそれぞれの波長での観測がどのような物理を明らかにするのか、またこれら

図 1.1: 電磁波に対する大気の透明度の波長分布
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図 1.2: 様々な波長でみたときの我々の銀河の銀河面 (上から順に電波、マイクロ波、赤外線、可視光、X線、
ガンマ線)

の物理を明らかにするための観測機器がどの様に進歩を遂げているのかを、波長毎に簡単に整理す
る事から始める。

1.1 電波

電波における天体観測には、2つの大きなメリットがある。一つはフォトン数の多さに起因した統
計精度の良い観測であり、もう一つは天体の微細構造の観測である。天体が電磁波を放出するプロ
セスは、大きく分けると熱的な放射と非熱的な放射に分類される。非熱的な放射の代表的な例とし
ては、シンクロトロン放射等があげられる。シンクロトロン放射の場合、そのエネルギースペクト
ルは一般的にはベキ関数型になっている。従ってエネルギーの低い電磁波を非常に沢山放出するこ
とになる。そのため、非熱的な輻射を行っている天体を電波で観測すれば、非常に多くの電波を受
け取ることができるため、統計精度の良い観測が可能である。例えばパルサーとして知られる天体
が電波で初めて発見されたのは、パルサーから来る電波領域でのフォトン数が多かったためであり、
複雑なデータ解析を行わなくても発見が可能だったからである。現在では非常に沢山のパルサーが
様々なエネルギー領域で観測されているが、その周期の時間変化率等を調べる場合には、フォトン
統計が良い電波での観測が圧倒的に有利である。もう一つの利点は、電波での観測では、他の波長
領域に比べて圧倒的に高い角度分解能が得られるということである。これは天体から来る電波の位
相が揃っている事 (コヒーレントである事)に由来している。もし天体から来る電波の位相が揃って
いる場合には、以下の図 1.3の様な観測が可能になる。例えば 2台の電波望遠鏡を図の様にDだけ
離して配置しておくとする。そして 2台の望遠鏡に内蔵されている時計を正確に合わせておくこと
にする。この 2つの望遠鏡で観測された波がピッタリ重なる (干渉する，相関する)ときの時間差を
測定してやることによって，その天体がどちらの方向にあるかを知ることができる。この電波の信
号が重なる時刻を測定する装置を『相関器』という (遠く離れたアンテナで受信した信号をそれぞれ
高精度の時刻をつけてテープに記録し、その記録テープを持ち寄って再生し相関器で処理する。)。
この時間差は、θ傾いた方向にある天体から電波が来ていたとすると∆T=Dsinθ/cでもとめられる。
つまり望遠鏡の距離Dが大きければ時間差が大きくなるため、2つの隣り合うような天体からの情
報を区別しやすい。つまり、２つのアンテナの間隔が大きいほど、分解能を上げることができる。
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図 1.3: VLBIについての概略図

分解能は望遠鏡の距離D、入射波の波長を λとすると、分解能 θは θ = 1.22λ/Dとなる [2]。現在
空間分解能として 0.001arcsecという、他の波長領域の追随を許さないような空間分解能が得られ
ている。 [3]。この様な観測方法は超長基線電波干渉計、VLBI(Very Long Baseline Interferometer)
と呼ばれる。
以上に述べた 2つの長所に加え、電波領域で特定の波長の電磁波を放出するものがあれば、天体

の空間的な構造ばかりでなく、その物体の運動に関してもドップラー効果を利用して詳細に調べる
事ができる。実際この様な光学における線スペクトルに相当するものが、電波領域にも存在する。
その一つが水素原子が放出する波長 21cmの電波 (周波数約 1420MHz)である。水素原子は、1個の
陽子とその周囲を軌道運動している 1個の電子から成る。陽子、電子それぞれのスピンによってで
きる磁気の向きが、平行の場合と反平行の場合とでは、水素原子のもつエネルギーの大きさが、ご
く僅かだけ異なる。自然にあっては反平行のときのほうが、このエネルギーが小さくなるので、宇
宙空間では、この反平行の状態に水素原子は落ち着こうとする。そのため、もし磁気のできる向き
が平行になっている陽子と電子とがあったとしたら、反平行になろうとする。このとき、波長 21cm
の電波が放射される。実際に、この電波での観測が 1951年に我々の銀河系に対して行われ、我々の
銀河系が、アーム構造 (水素原子が存在する場所が、銀河中心から細長く幾重にも伸びている様な
構造)を持っており、さらに銀河系全体が銀河中心の周りを数億年かけて回転していることが分かっ
た。波長約 21cmの電波の他にも、水素原子の電子軌道における二つの状態間の遷移によっても電
波が放出される。水素原子における電子がある軌道から、より内側の軌道に遷移するときに決まっ
たエネルギーの放射、スペクトル線の放射が起きる。このエネルギーは小さいため、この放射は電
波領域での放射となる。波長 21cmの電波にしても、いま述べた電子軌道の遷移による電波にして
も、水素が放出する電磁波であり、水素は宇宙で最も多い元素であるため、観測対象が豊富に存在
している。
またこれら 2つの電波が我々の銀河から放出されているという事自体が、我々の銀河に対して大

きな情報をもたらしてくれる。どちらの放射においても、エネルギーの高い状態の側にある電子が
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図 1.4: 全天でのマイクロ波の様子

存在しなければ、放射されることはない。実際に、このような電波の放射が我々の銀河の空間で観
測されていることは、エネルギーの高い状態の大量の水素が、そこに存在していることを意味して
いる。このような水素の存在は、原子中の電子が、この空間中で陽子や電子との衝突や、電磁波の
吸収により、エネルギーの高い状態に引き上げられていることを示唆している [1]。
以上で説明した現象を様々の天体に関して観測していくためには、高い集光能力と優れた空間分

解能を備えた電波望遠鏡が必要となる。高い集光能力を得るためには、望遠鏡の有効面積を大きく
する必要があり、実際、プエルトリコのアレシボ天文台では直径 305m の世界最大の電波望遠鏡が
存在している [4]。また高い空間分解能を得るには、前述したようにできるだけ離した位置に望遠鏡
を設置し、観測を行う必要がある。この 2つの事と大口径の望遠鏡の製作には限界があることを考
慮すると、非常に離れた場所に複数台の望遠鏡を設置し、有効面積を拡大しつつ、空間分解能を向
上させた望遠鏡が理想的である。そこで 1997年には、片方の望遠鏡として人工衛星「はるか」を
打ち上げ、30000kmという距離を隔てて地上の望遠鏡と連動させて電波観測が開始された [5]。現
在、国立天文台はVERA(VLBI Exploration of RadioAstrometry)計画を推進し、銀河系の精密立
体地図作りを目指している。VERAでは、口径 20mの電波望遠鏡を日本列島の 4ヶ所に設置し観測
を行う予定である。VERAの特徴は、相対VLBIというシステムで、隣接する 2つの天体を同時に
観測することで大気揺らぎを打ち消し、位置の精密測定を可能にする [6]。一方韓国ではVLBIネッ
トワーク、KVN(Korean VLBINetwork)を建設中で、今後日韓の協力が進めば、VELAとKVNを
重ね合わせたより大規模なネットワークによって、より高精度の地図、より高精度の天体画像を得
られることが期待される [7]。

1.2 マイクロ波

マイクロ波を観測することにより宇宙開びゃく直後の電波である背景輻射の様子を得ることがで
きる。この背景輻射は最近の数億年の間にわれわれ自身の銀河系に類似した銀河から放たれた光で
はない。宇宙からのマイクロ波を観測するとこのマイクロ波は 3◦Kの黒体輻射分布を示しているこ
とがわかる。この事実と宇宙膨張などを考慮すると初期の宇宙が莫大なエネルギー密度を持った輻
射であると考えることができる [8]。3◦Kの黒体輻射分布によるマイクロ波は図 1.5をみるとわか
るように、偶然にも星などの天体からはほとんど放射されていない [10]。そのため、マイクロ波は
宇宙全体を観測するのに適しているのである。その全天でのマイクロ波の様子を図 1.4に示す [9]。
図 1.4は人工衛星COBEによって描かれた。COBEはNASAによって打ち上げられた人工衛星で、
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図 1.5: 様々な波長の宇宙背景放射

背景放射の正確な温度調査を行い、約 2.726◦Kと測定した。また背景放射の温度にゆらぎがあるこ
とを確認した [11][12]。

COBEによる観測が行われる以前には、銀河団の形成モデルとしてパンケーキモデル (銀河団が
先にでき、この銀河団が分裂して銀河ができたというモデル)が正しいのか、それともクラスタリ
ングモデル (銀河が先にできて、この銀河が集まったことで銀河団が形成されたというモデル)が正
しいのか、という問題があった。この答えはCOBEによる観測の結果、クラスタリングモデルが正
しいというここが分かった。なぜならパンケーキモデルでは、宇宙開びゃく直後の密度ゆらぎがお
よそ 0.004程度は存在しなくて困るが COBEによる観測では、このゆらぎが 10−5程度しか存在し
なかったからである。 [13]。
こうしたCOBEの観測により、宇宙開びゃく直後の状態の物質の密度ゆらぎがある程度分かった

きた。そこで、この密度ゆらぎから現在のゆらぎをコンピュータシミュレーションにより再現する
という試みがおこなわれた。このとき、もし非常にスタンダードな仮定から出発すれば、無理が生
じてしまう。しかし、非バリオン的ダークマターというものがあったとするとCOBEによる観測結
果を説明できる。 [14]。
では、どのようなものがダークマターの候補であり、またそれが宇宙にどれだけ存在するのか。

それらについてはまだよく分かっていない。そこでさらに背景放射のゆらぎを広範囲に渡り、精密
に調べることができればダークマターの候補やその量に制限をつけることができる。

2001年に NASAによって打ち上げられたMAP、2007年 ESAにより打ち上げ予定の Planckは
COBEの先駆的結果を基礎に置き、この宇宙背景放射のゆらぎを観測することを目的としている。
MAPは 20分角以上の角度分解能を持ち、Planckは COBEのものより 10倍精度の良い 10分角以
上の角度分解能を持つ。どちらも、銀河団や超銀河団など生成に関する重要な情報を提供してくれ
るはずである [15][16]。
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1.3 赤外線

我々の銀河系全体にわたる星の分布は、星間塵の強い吸収のため光では見ることができなかった
が、気球を用いた日本の近赤外線観測により、その全貌が明らかにされた。
水素分子や塵からなる高密度 ·低温の星間分子雲は、やがては新たな星の材料となる。次々に新

たな星が誕生しつつある領域については、よく観測され、理解が進んでいる。しかし、星の形成が
始まる前の冷たい星間分子雲についてはほとんどなにもわかっていなかった。その理由は、星間分
子雲はほとんど放射をしないため、直接観測することができないからである。星間分子雲は背後の
星から光を吸収するため、我々からは星々の中にぽっかりと穴があいたように見える。このことか
ら暗黒星雲とも呼ばれる。ところが、赤外線で観測することにより、この星間分子雲の構造を調べ
ることができる。星間分子雲は可視光はほぼ完全に吸収してしまうが、吸収を受けにくい赤外線で
あればある程度透過できる。そして、透過してきた光に見られる吸収を分析することにより、星雲
の構造を知ることができる。このようなアイデアは昔から考えられていたものだが、近年の観測装
置の進化により、可能になった。ただし、この方法で現在分析できるのは、小さな星雲だけで、大
きな星雲の場合は吸収が大きすぎるため、現在でも分析はできていない。 [17]
世界初の赤外線観測衛星 IRAS (Infrares Astronomical Satellite)は、銀河系全体に広がる星間塵

の姿を捕らえた。図 1.6に IRAS による全天の様子を示す。
銀河は z=3～10程度の時代に形成されたと考えられている。つまり、銀河形成についての研究を

行うには遠方の銀河の観測が必要である。しかし遠方の銀河が可視光を放っているとすると、その
波長は 4倍から 11倍程度に伸びる。従って実質的には、遠方の銀河の観測は赤外線での観測を行う
以外ない。このような赤外線観測と可視光の観測を総合的に行うことで、銀河の進化の様子を明ら
かにすることができる。 [13]。

2003年度打ち上げ予定のアストロ Fが上がると IRASよりもさらに広い領域をサーベイできる。
アストロ Fとは宇宙科学研究所（ＩＳＡＳ）による我が国初の本格的な赤外線天文衛星である。Ｉ
ＲＡＳよりも広い波長域を優れた空間分解能と検出能力で観測しようとするもので、観測波長は、
近赤外線から遠赤外線までをカバーする [18][19]。
太陽の質量の 8%以下の星は、熱核融合反応を起こすことができず、高温で光り続けることがで

きない。しかし赤外線は出し続けるため、アストロ Fの高感度の赤外線カメラを使えば、探査が可
能である。このような、可視光では見ることができない小さな星 (褐色矮星)がどのくらい存在して
いるのかは重要な問題で、ダークマターの候補としても注目されている。 [20]。

図 1.6: IRASが捕らえた全天の様子
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1.4 可視光

図 1.1で示したように可視光は、あまり吸収されず大気を通過するため、可視光領域の観測は全
ての波長領域のなかでもっとも長い間行われ、天文学において重要な位置を占めている。今でも可
視光以外の波長での特異な天体の発見などがあると、必ず可視光での天体の同定作業が行なわれる。
可視光での観測は、その観測対象となる天体数が多く、非常に統計的に良い観測が行えることから、
宇宙の構造や年齢といった宇宙論的な事象を調べるのに向いている。特にハッブル常数の精密測定
は、ハッブル望遠鏡 (Hubble Space Telescope)を打ち上げた理由でもある。
ハッブルは、遠ければ遠い星ほど、可視光のスペクトルが本来あるべき位置から波長の大きいほ

うに、つまり可視光の赤い光のほうへ一様に平行移動していることを見出した。いわゆる赤方偏移
である (赤方変異を表すパラメーターとして z = λ/λ0 − 1というパラメーターが良く使用される)。
この現象は光のドップラー効果によって起こる。従って、遠く離れた天体ほど、地球から速いスピー
ドで遠ざかっている。これは、全ての天体は互いに遠ざかっているということを意味しており、宇
宙全体は時間とともに膨張しているという事を意味する。これがハッブルの法則と呼ばれるもので
ある。もし宇宙が一様に膨張しているとすると、赤方偏移から得られる天体の後退速度 vは、地球
からの距離 dに比例し、v = H0dという関係式が成り立つ。このH0という値がハッブル常数とよ
ばれるものである (ハッブル常数は時間と共に変化する、H0とは現在のハッブル常数の値を意味す
る)。現在求められているハッブル定数H の値は、75[km s−1 Mpc−1]である (ただし、この値の誤
差は 30%くらいであるので、実際には 50～100[km s−1 Mpc−1]の間に入るとおもわれる。)。現在
この様に宇宙が膨張しているとすると、過去には宇宙はもっと小さいことになる。つまり極言すれ
ば、宇宙は最初 1点から膨張したことになる。また現在の宇宙を構成する物質をこの様な狭い領域
に閉じこめれば、温度が非常に高くなるはずである。この様に宇宙は非常に小さな熱い火の玉の様
な状態から始まったとする理論を「ビックバン宇宙論」という。またハッブルの法則を変形すれば、
d/v = 1/H0という関係式が得られる。もし現在の膨張速度が過去も一定であったと仮定すれば、左
辺は宇宙が始まってからの時間を意味することになる。つまり現在のハッブル常数の逆数は宇宙の
年齢をおおざっぱに表している事になる。現在の観測からは宇宙の年齢は、100億年前後であると
いう結果が出ているが [21]、精密に宇宙の年齢を決める場合には、少なくともハッブル常数の他に
密度パラメーターという量を測定する必要がある [13]。
ハッブル常数を実験的に決定するには、沢山の天体に対して、地球からの距離とその後退速度を

精密に求める必要がある。後退速度は、線スペクトルのドップラー効果から精密に決めることがで
きるが、天体までの距離を測定することは非常に困難である。近い天体の場合には、天体特有の固
有運動が後退速度に比べて大きいため、本来の後退速度を求めるのには向いていない。従ってでき
るだけ遠い天体の観測を行わなければ精度の良い観測はできないため、その様な困難が生じる。現
在天体までの距離を測定する最も確かな方法は視差による方法である。例えば図 1.7に示されてい
るように、人工衛星で同じ天体を違った時期に観測すれば、その天体が見える方向が変化する。そ
の角度の変化を θとし、図に示されている観測場所の距離を dとすると、天体までの距離Dは、以
下の式で知ることができる。

D =
d/2

tan θ
2

(1.1)

しかしながら、この様な方法で正確に天体の距離が決められるのは、50光年程度であり、より遠い
天体までの距離を測定する必要がある。さらに遠くの天体までの距離を求める方法として、セファ
イド等の変光星を使用する方法がある。セファイドという星は、周期的に光度が変化するが、その光
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図 1.7: 視差に使った、天体までの距離の測定

度と星の絶対等級には、比例関係がある事が観測から分かっている [22](この観測の基礎には、先ほ
どの視差が関連している)。従って、距離が知りたい天体の側にセファイドがあったとすると、その
セファイドの光度周期と見かけの明るさを測定すればよい。なぜなら周期が分かれば、絶対光度が
分かり、絶対光度と見かけの明るさからセファイドまでの距離を知ることができるからである。こ
の様にして決められる天体までの距離は 107光年程度に達する。さらに遠方の天体までの距離を知
りたい場合には、セファイド等の観測から分かっている事を使って、セファイドの周期と光度の関係
と同様な関係を近傍の天体に対して導き、それを新たな距離の測定原理とすれば良い。この様な方
法で順番に遠い天体までの距離を測定する方法をCosmic Ludderと言う。現在このCosmic Ludder
の方法を応用して、Type Iaの超新星を使って z = 0.5程度までの天体の距離を知る方法が検討さ
れている。
最近この超新星を使った方法で、z > 0.5以上の天体に対する観測結果が出ている。このデータは

まだプレリミナリーなものであるが、2つのグループで独立に、地球からの距離が離れれば離れる
ほど、天体の後退速度が速くなるという結果が出ている [23]。これは宇宙の膨張が加速されるとい
う事を意味するが、この様な事が生じるには以前アインシュタインが提唱した宇宙項 (真空のエネル
ギー密度) というものを導入する必要がある。本当にこの様なものが存在するかは、より多くの天
体を観測しなければ分からないが、素粒子論にも関連した物理的な発見が期待できるかもしれない。

1.5 紫外線

紫外線での天体の観測は、比較的歴史が新しい。本格的な観測は、アメリカとヨーロッパが 1978
年に共同で打ち上げた IUE(International Ultraviolet Explorer) で初めて行われた。そして NASA
によって 1992年に打ち上げられた EUVE(Extreme UltraViolet Explorer) がそれに続き、紫外線
とX線の中間波長である極紫外線 (波長 7nm～70nm)が観測された。EUVEの全天をサーベイの結
果、737個の紫外線源が検出された [24]。以下の表 1.1は、検出された天体を分類したものである。
この表を見ていくと、紫外線天文学がどの様な物理を明らかにするのかが理解できる。
まず、O,B,A型の星や白色巨星は、非常に温度が高い星であるため、黒体輻射のピーク波長が紫
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天体の種類　 　検出した数
Early Star (O,B,A) 24
White Dwarf 105
Later Star ( F,G,K,M) 275
Cataclysmic Variable　 14
Low Mass X-ray Binary 2
Extragalactic 37
Other 35
No Identified 245

表 1.1: EUVEのよって検出された紫外線源の一覧

外線に達しているために、多く観測されている。またこれらの星は非常に温度が高いため、星に存
在する水素やヘリウムを電離する。そのためこの様な天体からは、ライマン系列の輝線等が見つかっ
ている。この事は非常に温度の高い天体の元素の電離状態等を観測するのに、紫外線が適している
事を示している。
次に F,G,K,M型の天体 (太陽はG型の天体である)であるが、これらは本来温度がそれほど高く

なく、黒体放射のピーク波長は、紫外線の領域とはずれている。しかしながら、太陽がフレアを起
こすときに、短い時間スケールで紫外線を発するのと同様な現象が、これらの星でも起きている事
が予想される。従って、この様な観測から通常の天体が起こす突発的な現象の解明に役立つことが
期待される。
また銀河外の紫外線源も 37個見つかっている。極紫外線は、星間物質等で吸収を比較的受けやす

いはずだが、実際は恒星間空間が極紫外線を極端には吸収しないという事が明らかになった。この
事は、紫外線の領域に入る種々の元素の吸収による線スペクトルを観測することにより、星間ガス
中の原子や分子の存在量や物理的な状態を明らかにすることができる事を示している。星の爆発な
どにより外部の空間へ放出されてしまったガス雲は、長い時間をかけて温度が下がる。その結果、
幾つかの原子や分子は固体状に凝縮して、小さな塵や塵の塊 (グレイン)になるが、グレインになる
なりやすさは元素毎に異なっている。またグレインは、原子状態である場合よりも紫外線を吸収し
にくくなる。したがって、特に凝縮しやすい原子は、星間ガスの中を通ってくる光を吸収すること
が少ない。紫外線領域の吸収線スペクトルの観測をすることで星間ガスの特性、星間空間に存在す
る塵や塵の塊を組成する元素、元素分布などを知ることができる [1]。
また表の一番下をみるとまだ 245個の未同定天体が存在する事がわかる。これは現在HST (Hubble

Space Telescope)等を用いて、EUVEで観測された天体のカウンターパートを捜しているが、それ
でもまだ 245個の天体は同定できていないという事を意味している。つまり、可視光では暗いが、
極紫外線では明るい天体が数多く存在しているという事である。これは紫外線による天文学が、新
しい物理を切り開く可能性を暗示している。

1.6 X線

宇宙の高エネルギー現象をとらえる鍵となるＸ線は、可視光や電波と違って地球大気で吸収され
てしまうため、X線観測が行われるのはロケットによるX線観測衛星の打ち上げが可能になってか
らである。日本では、Hakucho、Tenma、Ginga、ASCAという 4台の X線衛星が過去に打ち上げ
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られ、アメリカやヨーロッパでも、最近ChandraやROSAT、XMMというX線天文衛星が打ち上
げられた。これらの様々な研究により、X線天文学は今や可視光天文学や電波天文学と並んで、宇
宙の謎を解き明かす重要な柱となっており、現在では、近距離の恒星から、およそ 100 億光年かな
たのクェーサーまで、宇宙のあらゆる天体がＸ線観測の対象となっている。以下の表 1.2は ASCA
で検出されたX線天体を分類した表である。ASCAは計 2110個の天体からのX線を検出している。
またさらにエネルギーレンジが低い ROSAT(0.1∼2.4keV)では 12万 5千個程度の X線天体が検出
されている。リストに上げられている天体の中には、電波や光での観測よりもX線での観測の方が、

天体の種類　 　検出した数
星や星生成領域 260
X線連星 (白色矮星連星系も含む) 240
超新星残骸 330
銀河　 180
活動銀河 500
銀河団 480
その他 120

表 1.2: ASCAによって検出された X線源の一覧

物理的情報を引き出しやすいものが多々存在している。以下ではX線で特筆すべき観測天体や物理
現象を個別に説明する。

ブラックホール 太陽質量の 6∼8倍程度以上の星は進化の最終段階で大爆発を起こす。これをType
II型の超新星爆発と呼ぶ。Type II型の超新星爆発が起こると、中心に非常に高密度の天体が
残る (Type I型の超新星爆発は、白色矮星と大質量星の連星系で、白色矮星に大質量星から
質量降着が生じることにより起こる、この場合には中心に天体は残らない)。この天体は、も
との天体の質量にも依存するが、天体の質量が重い場合にはブラックホールという天体が形
成されると考えられている。ブラックホールの大きさは数 10km程度であるにも関わらず、そ
の質量が太陽質量の 3倍以上あるため、強い重力場を有しており、光さえもそこから抜け出
すことができなくなる (光が脱出できるぎりぎりの半径をシュワルツシルツ半径と呼ぶ)。そ
のため、ブラックホールの観測は光学的な観測が非常に難しい。

しかしながらブラックホールの存在は、X線によって知ることができる。もしブラックホール
の側に大質量の星が存在し、ブラックホールと連星系をなしていると、大質量星からガスがブ
ラックホールの重力に引かれ、吸い込まれていく。このとき、この大質量星の外層のガスは円
盤状に回転しながらブラックホールに落ち込んでいく。このガスの重力エネルギーは、落ち込
んでいく際に摩擦のエネルギーつまり熱的エネルギーに変換される。そのためガスは高温に
加熱されるため、X線を放出する。大質量星とブラックホールの連星軌道周期や、大質量星の
光度から中心天体のブラックホールの質量が同定される。さらに X線の時間変動の観測から
ブラックホールの半径を見積もることができる。この様にしてブラックホールの密度を知る
ことができ、この事から理論的にこの星がブラックホールであるのかどうかを推定できるの
である [25]。特に X線での観測は、シュバルツシルツ半径の 3倍程度の領域を観測している
と考えられるため、よりブラックホールの中心に近い場所での情報を得ることができる [26]。

銀河団 銀河団は、銀河が数百から数千個も集まった大集団で、その強い重力のために、周囲に漂う
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ガスを引き寄せて、数万度から数億度にも達する高温プラズマをまとっている。この高温プ
ラズマは熱制動放射により X線を放出するが、光ではほとんど光を放っていない。こうした
X線により銀河の運動や高温プラズマの分布を詳しく調べると、銀河や高温プラズマを銀河
団に引き付けておくための物質、即ち、銀河や高温プラズマをあわせた質量の 5～10倍の見
えない物質が存在しなくてはならない。この物質の事をダークマターと呼ぶ。現在の ASCA
の観測では、銀河団は、銀河、高温の銀河間ガス、ダークマターの 3種類で構成されていると
考えられており、その質量比はおよそ 1:5:30である事も分かってきた [27]。銀河や高温プラズ
マなどの見える物質から導かれる宇宙の平均質量は、宇宙の臨界質量のほんの一部であるこ
とが示唆されているので、ダークマターがどのくらい存在するか見極めることは、宇宙がこ
のまま膨張を続けていくのか、あるいはいずれ収縮に転ずるのかという宇宙の運命を決定づ
ける鍵を握っているといえる [28]。

また銀河団の観測は、以上に述べたダークマターの間接的な観測以外にも宇宙論的な意義を
持っている。特に以下で説明するスニヤエフ・ゼルドビッチ効果 (SZ効果)は、ハッブル常数
を決定する良い方法であると考えられている。銀河団の高温プラズマ中の電子が宇宙背景放射
(3Kの輻射)を逆コンプトン散乱すると、背景放射のスペクトルはエネルギーの高い方にシフ
トする。この効果を SZ効果を言う。このシフトの割合は、銀河団の大きさをR、電子密度を
ne、プラズマの温度を T とすると、neRT という量に依存する。またX線でのスペクトルの
形からはプラズマの温度が分かる。そしてX線の光度からは n2

eR
3の値を知ることができる。

そこで、X線での観測と背景放射のシフトの観測を行えば、3つのパラメーター全てを知るこ
とができる。ここで重要なのは、銀河団の実際の大きさを決められたという事である。実際
にX線の観測から銀河団の見かけの大きさを知れば、銀河団までの距離を知ることができる。
銀河団は非常に遠方にあるため、この方法が確立されれば、非常に遠い天体の距離を知るこ
とができ、これはハッブル常数を決定するのに非常に役立つ [27]。実際にASCAでの 10個の
銀河団の観測と背景放射の観測からハッブル常数を求めると、少し小さめの 50km/sec/Mpc
という値を得るが、今後 X線の観測と背景放射の観測技術の精度が上がれば、より正確な値
を決定できると思われる。

X線背景放射 宇宙全体がX線で一様に明るい事はX線天文学が始まってまもない頃から知られて
いた。これを X線背景放射と呼ぶ。2keV以下の領域では、ROSATが全天サーベイを行い、
非常に暗い点源を検出することに成功した。そして、見つかった点源の明るさを合計すると、
0.5∼2keVの領域では、これらによってX線背景放射の 60∼80%を説明できるという結果を得
た。また ROSATの見つけた天体を光学的に同定した結果、それらの天体が広い輝線を持つ
ことが観測された。そのためそれらはタイプ I型の活動銀河核であることが結論づけられた。
この様に 2keV以下では、X線背景放射の理解は格段に進んだが、2keV以上では今まで大き
な問題が存在していた。一つは、GINGAで 2keVから 10keVの領域で活動銀河核を観測した
結果、その合計の明るさが、背景放射の 3%にしかならなかった事である。もう一つはX線背
景放射のスペクトルはベキが 1.4の形をしているのにも関わらず、その候補である活動銀河核
のスペクトルが平均すると 1.7程度のベキであり、一致していないという事である。そこで、
この問題を調べるため ASCAで X線背景放射の観測が行われた。まず一つの成果は、7度角
の領域において、非常に暗い活動銀河核を 107個も見つけた事である。そしてこれらの明る
さを足すと、背景放射の 23%は説明できるという結果を得たことである。また 2keV∼10keV
の領域では II型の活動銀河核の寄与が大きく、II型の活動銀河核はベキが小さい事が分かっ
た。また暗い活動銀河核ほど、ベキが小さいという結果を得たことから、比較的近傍の暗い
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図 1.8: EGRETの観測した 100MeV以上のガンマ線の分布

II型の活動銀河核が背景放射に大きく寄与しているのではないかという結果を得た。以上の
様に完全に 2keV以上での X線背景放射の起源が理解された訳ではないが、ASCAの観測に
より大きな進歩が得られた。今後ChandraやXMM等での詳しい観測が進めば、X線背景放
射の起源を完全に理解できる可能性がある。

1.7 ガンマ線

以上で述べたように電波からX線の領域では、数多くの天体が検出されているが、ガンマ線に関
しては現在発展途上の部分が多い。例えば 1975年に打ち上げられたガンマ線衛星の COS-Bでは、
100MeVから数GeVのエネルギー領域では 25個のガンマ線天体しか発見できなかった [29]。しかし
ながら、1991年に打ち上げられたCGRO (Compton Gamma-Ray Observatory)によって [30]、ガ
ンマ線領域においても多くの事が分かってきた。このCGROには 4つの検出器 (EGRET、BATSE、
COMPTEL、OSSE)が搭載されていたが、数 10MeVから数 10GeVに感度のある EGRETでは、
以下に述べるように 300個程度のガンマ線天体が発見されている。つまり 15年間の間に天体の数
が 10倍程度にも増えた計算になり、まさにこのエネルギー領域でも新しい天文学が確立されようと
している。以下にこのCGROで得られた物理的な成果を簡単にまとめる。

EGRET EGRETは前述したように約20MeV～30GeVに感度のある検出器である。図1.8にEGRET
による 100MeV以上のガンマ線の分布を示す [36]。EGRETは予想以上にガンマ線源が多く
存在することを発見し、ガンマ線観測の重要性を認識させた。EGRETの検出した天体の数
は 300近くにもなり、全天に分布し系外天体も含まれている。驚くことに、そのうちの半数
近い天体は他の波長で同定されていない。ガンマ線天体の位置決定精度が悪いこともあるが、
中にはそれを考慮しても対応天体がないものもあり、現在、これらの領域を観測するための準
備が世界規模で進んでいる。以下にEGRETでの物理的な成果を箇条書きでまとめる [31]。

• EGRETの観測により、パルサーが時間を経るにしたがってガンマ線を放出しやすくな
るという発見がなされている。例えば、Gemingaパルサーと呼ばれる年を経たパルサー
の観測においては観測されるそのほとんどがガンマ線である。

• ガンマ線バーストの中で、GeVまでエネルギーが伸びているものが幾つか発見された。
また 10GeVまでエネルギーが伸びているものが 2個発見されている。
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• ブレーザーと呼ばれる活動銀河核の中には、ガンマ線を放出しているものが存在する事
が分かった。

• マイクロ秒スケールでのバーストが、他の検出器では観測されたもののEGRETでは観
測されなかった。これは後述する様に、量子重力理論との関連性が高い。

BATSE BATSEのおもな目的はガンマ線バーストのような時間変動する天体観測の測定である。
2000年 5月までに 2704個のガンマ線バーストがBETSEにより検出されており、およそ 1日
に 1回の頻度で観測されたことになる [32]。また、BATSEが捕らえたガンマ線バーストの天
空上の方向分布から、ガンマ線バーストが全く等方的に起こっている事が分かった。このこと
から、ガンマ線バーストは銀河面に存在する天体が起こしているものでは無いことが確認さ
れた。そして、ガンマ線バーストは銀河のハロー領域で起こっているか若しくは宇宙論的な規
模で起こっているという 2つの可能性が示唆された。その後、BATSEと連動してBeppo-Sax
という X線衛星がガンマ線バーストのアフターグローを発見したことで、ガンマ線バースト
の対応天体が確認され、ガンマ線バーストは遠方の銀河の中で起こっている事が分かった。こ
の事により、ガンマ線バーストのエネルギー発生メカニズムに大きな制限が付いた [33]。

またBATSEでのガンマ線バーストの観測は、光学観測にも大きな影響を与えている。例えば
1999年 1月 23日、BATSEをはじめとした人工衛星は「うしかい座」の一角で起こったガン
マ線バーストを捕らえた。バーストの発生が天文衛星でとらえられると、その情報は即座に地
上に伝えられ、他の波長で観測するために位置が求められる。CGRO衛星のBATSEの場合、
様々な処理を行い、総計、最短でバースト開始から 5秒ちょっとで各天文台に、位置情報が伝
わり、観測準備を始めることができる。このときのガンマ線バーストの発生も同様にして伝え
られ即座に可視光や電波での観測が開始された。世界中で最も対応が速かったのは、アメリカ
のニューメキシコ州に置かれたROTSE-Iと名付けられたカメラである。このROTSE-Iは 22
秒後に動作を開始した。観測開始の 5秒後にはその明るさは最大で 9等級にまで達した。これ
は双眼鏡でもみえる明るさであった。その明るさはその後衰え、極大から 8分後には、14等
級にまで落ちた。このガンマ線バーストは、それ以前に観測されたものより 1万倍も明るい。
可視光でこれだけ明るくみえるガンマ線バーストが観測されたのは初めてのことであった。

OSSE OSSEでは、銀河中心付近から電子陽電子対消滅による 511keVのガンマ線が観測された。
超新星爆発のときに作られるような不安定な原子核がより安定な原子核に崩壊するときに、陽
電子が放出される場合があるが、陽電子が電子と出会って消滅するまでの時間は周りの環境
によって異なる。元々の陽電子のエネルギーが数MeVのような場合には、厚い降着円盤の中
では一瞬であるが、低密度の星間物質の中では、消滅するまでに 10万年以上かかる。星生成
領域では原始星 (星間分子雲が自らの重力収縮で星になる直前の微塵を含んだ星間ガス塊)の
まわりに降着円盤が生じていることから、銀河中心付近の電子陽電子消滅線の集中は、はる
か昔に起こった爆発的な星形成の証拠であると期待されている [34][37][38]。

超新星 1987Aの中心部では 56Ni→56Co→ 56Fe の崩壊をしめす証拠が検出された。超新星
1987Aガンマ線観測により 56Coの崩壊を示す光度曲線が観測されたのである。超新星 1987A
ではこの 56Co(半減期約 80日)の他に 57Coも存在するという予測がなされていた。57Coの半
減期は 270日と 56Coよりも長いため 56Coよりも遅れて観測されると考えられていた。OSSE
は二度に渡る二週間の観測のなかで、この 57Coからの 122keVのラインガンマ線を捕らえ推
測が正しかったことを裏付ける発見をした [34]。

COMPTEL 超新星爆発では、たくさんの元素が分散されるが、ガンマ線からこれらの元素の線ス
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ペクトルを観測し、その元素分布を調べるができれば、過去の超新星爆発についての情報を得
ることができる。検出に適した元素は半減期が長い 44Ti(半減期 48年)、26Al(70万年)である。
この 44Ti、26Alが検出されるガンマ線のエネルギーは 1∼10MeVのものが一番多い。そのた
め、COMPTELは 0.8∼30MeVのエネルギーレンジをカバーしている。実際に、COMPTEL
はこの 44Ti、26Alを検出することで超新星残骸GRO/RX J0852を発見することに成功した
[35]。

また、COMPTELは、白色矮星REJ0317-853から 2.2MeVのガンマ線フレアを観測した。こ
のエネルギー 2.2MeVのガンマ線は、陽子と中性子が再結合し重水素 (三重水素)の核がつく
られるときに放出される。このプロセスは「中性子捕獲」として知られているが、このガン
マ線フレアの証拠がCOMPTELによって初めて太陽の以外の天体から発見された。太陽は地
球に非常に近いため太陽からのフレアについての研究は進んでいる。そのため、この太陽フ
レアの知識をもとに、太陽ような星の進化の最終形と考えられている白色矮星の理解を深め
ることができるかもしれない。 [35]。

以上の様にCGROはガンマ線領域で多くの発見をしたが、さらにそれに引き続き、2つの大きな
計画が現在進行している。その一つはESA(ヨーロッパ宇宙連合)を主体に計画されている Integral
と呼ばれる人工衛星である。インテグラルは 15keV∼10MeVのエネルギーレンジをカバーしてお
り、OSSEに引続き 511keVのラインガンマ線の観測、また、COMPTELに引続き 44Ti、26Al等の
観測を行う。このインテグラルによりOSSE、COMPTELの観測結果から生じた予測の裏付け、ま
た新たな事実の発見が期待される。

50MeVから 300GeV程度までのハイエネルギーのガンマ線は、2006年に打ち上げられる予定の
GLAST (Gamma-ray Large Area Space Telescope) によって観測される予定である。GLASTはア
メリカ、日本、フランスを中心に国際協力で製作されるガンマ線観測衛星である。数分角の空間分
解能を誇り、常時全天の約 20 %を視野に入れているためガンマ線バーストのような、短時間の現象
を発生の直前から観測できる。このガンマ線バーストと関連して、GLASTでは量子重力理論の実験
的研究を行うことができる。量子重力理論では、真空のゆらぎにより光速が、光子のエネルギーを
プランクスケール (∼ 1019GeV)で割った程度ゆらぐ可能性が指摘されている。即ち、ガンマ線バー
ストが 1Gpcの距離で起き、10GeVと 100GeVの光子が同時に発せられるとすれば、100GeVの光
子は 30ms遅れて到着すると予言される [39][40]。それゆえ、GLASTでガンマ線バーストの観測を
広いエネルギー範囲で行えば、エネルギー毎のフォトンの到着時間の差から、光速度の揺らぎを検
証することができる。この様なアイデアは実は EGRETの得た観測結果と大きく関連している。前
述したように、他の検出器ではマイクロ秒バーストがとらえられているがEGRETでは検出されて
いない。この一つの解釈として、ガンマ線の発生地点ではエネルギーに関わらず同時にガンマ線が
出ているにも関わらず、光速度の揺らぎから、ガンマ線を検出する地点では、エネルギー毎に違っ
たタイミングでガンマ線が検出されてしまうというものである。残念ながらRGRETでは、捕まえ
た光子数が少なく、到来時間のエネルギー依存性を調べることができていない。GLASTでは、光
子数が 50∼100倍に増え、到来時間を正確に記録できる。量子重力が予言する程度の、時間に比例
する遅れを検出することは、問題なくできるはずである [39]。
以上に示した様に 300GeV程度までのガンマ線の観測はここ数年で大きく飛躍する事が期待でき

る。しかし、TeV領域まで達するようなより高いエネルギーでの天体の観測は非常に大きな意味を
持っているにもかかわらず、まだ確立されていない。実際にそのような高エネルギー天体自体はい
まだ 10個程度しか観測されていないのである。そこで次のセクションでは、まず 300GeVを越え
る高エネルギーガンマ線がどの様なメカニズムで放射されるのか、そしてその観測がどの様な物理

19



を明らかにするのかを示す。
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第2章 高エネルギーガンマ線観測の意義

2.1 高エネルギーガンマ線の輻射メカニズム

加速された超高エネルギー粒子がガンマ線を放射する非熱的な過程としては、高エネルギー電子
が原子核のクーロン場と相互作用してだす制動放射、高エネルギー電子が磁場中で発するシンクロ
トロン放射、高エネルギー電子と光子の相互作用による逆コンプトン散乱、シンクロトロン放射と逆
コンプトン散乱を混ぜたモデルである Synchrotron+Inverse Comptonモデルや SSC(Synchrotoron
Self Compton)モデル、宇宙線陽子 (重イオン)と核子の相互作用によって発生する π0中間子の崩
壊に伴うガンマ線放射などが挙げられる [39]。
これらのなかで重要となるのは、Synchrotron+Inverse Comptonモデルや SSCモデル、それに

π0中間子の崩壊である。以上のように SSCモデルや π0中間子の崩壊で高エネルギーガンマ線が生
成されるが、その様な現象が起こるには、高エネルギーの電子や陽子が存在しなくてはならない。
そこでまず SSCモデルや Synchrotron+Inverse Comptonモデル、そして π0中間子の崩壊に関して
説明し、その後、高エネルギーの電子や陽子がどの様な加速機構で生成されるかを説明する。

2.1.1 電子による放射

シンクロトロン放射 電波領域からガンマ線領域までの光子を発生する過程としてシンクロトロン
放射がある。シンクロトロン放射は磁場の中を電子が通過するとローレンツ力による加速度
を受けて電磁波を放出する。このシンクロトロン放射における電子のエネルギーと放出され
る電磁波の周波数の関係をあらわした式を式 2.1に示す [41]。

νm = 1.22
(

E

mc2

)2

H⊥ MHz (2.1)

銀河中には平均 3×10−6gauss程度の磁場があるのでこの値を以上の式に適応すると 100GeV
のガンマ線 (周波数およそ 2.4×1019MHz)を放出するにはおよそ 1.3×1018eVの電子が必要と
なる。言い替えれば 1.3×1018eVものエネルギーをもつ電子でようやく 100GeVのガンマ線が
出せるということになる。従ってシンクロトロン放射のみでは、高エネルギーのガンマ線を
生成するのは困難であることが分かる。

逆コンプトン散乱 コンプトン散乱は静止している電子にX線やガンマ線が散乱される現象である。
逆に高速で運動している電子に光があたった際に生じるコンプトン散乱を逆コンプトン散乱
という。この場合、電子が相対論的エネルギーをもっていると、散乱光子は平均として入射光
子より高いエネルギーをもつことになる。この逆コンプトン散乱における電子のエネルギー
と散乱光子のエネルギーの関係をあらわした式を 2.2に示す [41]。

Eph
′
= Eph

(
Ee

mc2

)2

(2.2)
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この式から、逆コンプトン散乱により 10−3eVのマイクロ波から 100GeVのガンマ線を作る
にはおよそ 5×1012eV の電子があればよい事が分かる。つまり、5×1012eVの電子があれば
100GeVのガンマ線を放出できる。

以上のことから、シンクロトロン放射よりも逆コンプトン散乱のほうが効率良くガンマ線を放出で
きることがわかる。つまり、TeVガンマ線などの高エネルギーの電磁波の放射機構としては、シン
クロトロン放射だけでなく効率のよい逆コンプトン散乱もあわせて考える必要がある。

SSCモデルとは、シンクロトロン放射と逆コンプトン散乱を混ぜたモデルである。磁場中を高速
で運動する電子は、シンクロトロン放射で低エネルギーのフォトンを大量に生成するが、このフォ
トンを高速で運動する電子が逆コンプトン散乱するモデルが SSCモデルである。一方シンクロト
ロン+逆コンプトンモデルとは、シンクロトロン放射を起こすような高エネルギー電子と背景放射
光子や赤外線光子との逆コンプトン散乱の事を言う。いずれのモデルも逆コンプトン散乱が働いて
いる。
高エネルギーの電磁波をつくれるようなエネルギーの高い電子は、シンクロトロン放射により、

より早くエネルギーを失って、低エネルギーになってしまうため、非常に高いエネルギーの電磁波
をつくることは難しい。しかし、逆コンプトン散乱の場合には、高いエネルギーの電磁波を容易に
作ることができるので、SSCモデルもシンクロトロン+逆コンプトンでも、TeV程度のガンマ線を
作ることができる。そのため、このモデルによって生じたと考えられるガンマ線を検出すれば、電
子加速の直接的な証拠が得られるはずである。

2.1.2 π0中間子の崩壊

高エネルギーの宇宙線陽子と星間物質 (中性水素中のプロトン) が衝突すると、p+ p → p+ p+π0

という反応により、π0中間子がつくられる。この π0中間子は不安定な素粒子で、2本のガンマ線に
8×10−17秒程度で崩壊する。π0中間子の質量は 134MeV程度なので、π0の静止系では生成される
ガンマ線のエネルギーはともに 67MeVである。この様なメカニズムで、100GeV(実験室系で観測
したエネルギー)のガンマ線が発生するには、どの程度エネルギーのプロトンがあれば良いのかを
簡単に見積もってみる。まず図 2.1の左図の様に、高エネルギーのプロトン (エネルギーを Eとす
る)が静止している中性水素に衝突した場合を想定する。図 2.1の右図の様にこの様子を π0の静止
系で観測した場合、2つのプロトンと π0が静止していたと仮定する。つまり、実験室系で見れば、

図 2.1: 左図がプロトンの衝突を実験室系で観測した場合。右図が π0の静止系で観測した場合
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π0の崩壊により発生するガンマ線のうちの 1本が高エネルギーのプロトンがやってきた方向と同じ
方向に放出された事になる。この放出されたガンマ線のエネルギーを入射エネルギーのプロトンの
エネルギー Eで表すと、ローレンツ変換の簡単な計算から、以下のようになる (付録A参照)。

Eγ(MeV ) = 67 × 2 ×
√

E2 − (mc2)2

2Emc2
(2.3)

上の式でmc2とは、プロトンの静止エネルギーである。この式を使って 100GeVのガンマ線を作る
のに必要とされるプロトンのエネルギーは 1015eV程度になる。ただし、いまは発生するガンマ線
が高エネルギーのプロトンに向かって放出されたとしているので、1015eVのプロトンが作ること
ができる最大のガンマ線のエネルギーが 100GeVなので、平均的にはもう少し高いエネルギーのプ
ロトンが必要である。確かに逆コンプトンの過程よりも必要とされるエネルギーは大きくなるが、
シンクロトロン放射よりは効率が良いのが分かる。また現在の宇宙線のスペクトルを観測すると、
1015eV程度のプロトンが受かる様に、この程度のエネルギーにプロトンを加速するメカニズムは存
在するはずである。
この加速の源として、超新星残骸が考えられる。超新星残骸は超新星により生成されるが、超新

星爆発による爆風が周囲の物質を圧縮して衝撃波をつくり、この衝撃波による加速が起こっている
と思われるている。宇宙線が加速されているのなら、ガンマ線が放出されているはずなので、古く
から超新星残骸は超高エネルギーガンマ線源候補と考えられている。

2.2 粒子加速

2.2.1 超新星残骸

恒星、その中でも質量が太陽の数倍以上あるような大質量星は、その進化の果てに星のコアが重
力崩壊し大爆発を引き起こす。この重力崩壊によって解放されたエネルギーは星の大半を吹き飛ば
し、星の進化の間に作られた元素を星間空間全体にばらまく。この解放エネルギーはすさまじい量
で、この銀河系全ての星の明るさを越えてしまうほどである。この様な現象を II型の超新星爆発と
言う。II型は爆発によって中心部には中性子星もしくはブラックホールが形成される。最初の星の
質量が太陽質量の 8倍から 30倍の場合には、中心に中性子星が残り、それ以上の質量をもった星の
場合はブラックホールが形成されると考えられている [42]。それに対して、最初の星の質量が太陽
質量の 3倍から 8倍の場合には、星の進化の最後に白色矮星ができる。その白色矮星に物質が降り
積もり、核燃焼が爆発的に起こると最後に大爆発を起こす。この現象を I型の超新星爆発 (炭素爆燃
焼型超新星)と呼ぶ。この爆発ではすべてが飛び散り、中性子星はできないと考えられている。い
ずれの超新星爆発でも、その痕跡が何万年にも渡って残り、様々な形で観測される。これを超新星
残骸という。超新星残骸は、シェル型、プレリオン型、コンポジット型の 3種類に分類できる。そ
の中でもシェル型超新星残骸とプレリオン型の超新星残骸は重要なので、その 2つに対して説明を
行う。

シェル型超新星でのショック加速 シェル型超新星残骸は大きく広がった高温プラズマの塊として観
測され、多くの場合中空の球殻状の形を成している。つまり爆発によって星は完全に吹き飛ん
でしまっていると考えられる。超新星によって飛び散った星の残骸 (ejecta)が、音速よりも速
い速度で飛び散るために衝撃波が発生 (forward shock)し、この衝撃波によって高温に加熱さ
れた星間物質や ejectaがシェルとして見えている。衝撃波は飲み込んだ物質を圧縮、加熱す
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るため、かき集められた星間物質は非常に高温に加熱される。この時の衝撃波の速度は数百
から数千 km/sである。また、衝撃波は膨張速度が弱まり高密度になっているガスの殻に跳ね
返され内側に向かって逆向きの衝撃波 (reverse shock)となる [43][44]。　　衝撃波が発生し
ている場所では、フェルミ加速と呼ばれる粒子加速が起こる可能性がある。この加速機構は、
粒子がなにものかによって (例えば磁場の擾乱)何度も反射されるうちに次第に高エネルギー
になるというゆっくりとした加速機構である。この機構では加速されるものもあれば減速さ
れるものもあり、多数の粒子の統計をとれば加速される粒子の方が多い事がわかるので、統計
的な加速機構とも呼ばれている。このフェルミ加速は宇宙線のエネルギーのエネルギースペ
クトルをうまく説明できることから、宇宙線加速の有力候補として支持されている。この機
構により超新星残骸の衝撃波面の前後で流速が 4倍ほど異なり、そこを何回も横切るうちに、
荷電粒子は少しづつエネルギーを上げていくと考えられている。超新星残骸の衝撃波面は数
1000年程度持続するので、数 100TeV 程度まで粒子を加速することができると考えられてい
る [39]。そのためもしこの様な加速が起こっていれば、SSCモデル、宇宙背景放射などとの
逆コンプトン散乱、π0中間子の崩壊によるガンマ線が検出されるはずである。後に後述する
SN1006と呼ばれる超新星残骸では、電子加速が行われている事が明らかになったが、この粒
子加速がシェル型超新星残骸で普遍的に行われていることを明らかにするためには、より感
度の高い検出器によって衛星と地上の両面からの観測が必要となる。

パルサー磁気圏での粒子加速 プレリオン型超新星残骸と呼ばれるタイプの超新星残骸は、全ての
オブジェクトについてではないが、その中心に高速で回転する中性子星、つまりパルサーの
存在が確認されている。この中性子星は、爆発時に太陽質量の 8倍以上の質量の星が持って
いた角運動量を保ったまま収縮したため、高速で回転している。さらに爆発前の星の磁場を
も圧縮している。その強い磁場を持って、高速回転すると磁気双極子放射を発生する。その
ため、このタイプの超新星残骸はパルサーからエネルギーを供給されて輝いていると考えら
れている。その典型的な例としてはかに星雲が挙げられる。観測データよりかに星雲の周り
にシェルは観測されていない。パルサーは周りを超新星残骸、あるいは星間空間のガスに取
り囲まれている。パルサーから吹き出したプラズマ、つまりパルサー風は周りのガスとぶつ
かって衝撃波を形成する。パルサー風は reverse shockを過ぎると急激に圧縮され、高温のガ
スとなって膨張する。また、forward shockは星間物質や超新星爆発で吹き飛んだ ejectaなど
の周辺ガスを取り込みながら進んでいく。2つの衝撃波 (reverse shockと forward shock)の間
に挟まれた高圧の部分が膨張してゆく。この衝撃波面において星雲中のパルサー風による粒
子のショック加速が起こり、ガンマ線が放出されると考えられている [43][44]。

以上でパルサー風に関して簡単な説明を行ったが、より内側からも、高エネルギーガンマ線
が放射されている可能性がある。実際 EGRETではかにパルサーからの周期的なガンマ線を
検出しており [45]、これは明らかにネビュラから放射されたものではない。ここでは、まず
パルサー磁気圏での粒子加速のモデル (ポーラーキャップモデルとアウターギャップモデル)に
関して簡単に説明を行った後に、TeVガンマ線の観測意義に関して述べる。

パルサーは非常に強い磁場 (かにパルサーの場合 1012ガウス)を有している天体で、内部は電
気伝導度を持っている。図 2.2の左図 [46]は、パルサーにおける起電力発生メカニズムを表し
た概念図である。図の様に強い磁場中を電気伝導度を持った物体が回転すれば、プラスの電
荷を持ったものとマイナスの電荷を持ったものは、それぞれローレンツ力により力を受けて、
それぞれ中心方向と外側の方向に移動する事になる。そのため、中心と外側には起電力が発
生することになる。図 2.2の右図 [47]は、以上の事をパルサーに適応した図である。パルサー
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図 2.2: 左図はファラデーの発明した発電機の原理。回路が閉じると電流が流れる。右図は起電力発生メカ
ニズムをパルサーに適応した図。

の周りに存在するプラズマは、電場により加速を受けて、それぞれ赤道側と極側に引かれて
いく。しかし、その際にプラズマはパルサーの磁場からローレンツ力を受けるため、磁場に水
平な方向にしか運動ができない。例えば、図 2.2の右図の様に中性子星赤道面に対して極が高
電位になっていれば、電子は極の方向に磁場に沿って運動する事になる。パルサーに付随する
磁場は曲がっているので、それに沿って電子が極の方に引かれていけば、曲率放射 (カーバー
チャーラディエーション)を起こす事になる。この曲率放射によって生成されたガンマ線は、
パルサー付近の強い磁場中を通る際に、磁場中でペアークリエーションを起こし、電子と陽
電子が生まれる。するとこの生成された電子がまた極の方向に運動して、曲率放射を起こす。
この様な事が繰り返されることによって、パルサー周辺には、多くの電子陽電子が生成され
ることになる。

この様にしてできた電子陽電子がどの様にガンマ線を出すかには 2つのモデルが存在する。一
つはポーラーキャプモデルと呼ばれるものであり、パルサーの磁極付近からガンマ線が出る
というモデルである [48]。もう一つは、ライトシリンダー (パルサーの回転の角速度で光速度
を割った値)の当たりからガンマ線が放出されるというモデルであり、アウターギャップモデ
ルと呼ばれている [49]。ポーラーキャップモデルでは、曲率放射によって放出されたガンマ線
が、磁場によりペアークリエーションを起こし、電子と陽電子が生成されるが、この電子と
陽電子の放出方向が磁場に対して垂直なため、シンクロトロン放射を起こすというものであ
る。そして、このシンクロトロン放射によって生成されたガンマ線の一部は、磁場によって
ペアクリエーションを起こさずに外部に漏れだすというモデルである。しかしかにパルサー
を初めとするパルサーに典型的なパラメーター (磁場は 1012ガウス、最初にペアークリエー
ションによって生成された電子のエネルギーは 1012∼13程度)を使って計算すると、GeV程度
でエネルギースペクトルのブレイクが起こり、10GeV以上のガンマ線はほとんど、放射され
ないという結論になる。EGRETのかにパルサーの観測では 100MeV以上でパルス成分が検
出されたが、CELESTEの 30GeV以上の観測では [50]、パルス成分が観測されなかったとい
う観測結果をこのモデルは良く説明していると思われる。一方アウターギャップモデルでは、
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図 2.3: アウターギャップモデルの図。ここで Ωは角速度、B は磁場、jは電流、rは半径、cは光速、LCは
ライトシリンダー。

図 2.3 [49]で示されるように、ライトシリンダーの付近から放射される。アウターギャップモ
デルでは、パルサー近傍で生じた電子と陽電子はパルサーに生じている電場により外側に向
かって加速される。この様な加速が起こるためには、パルサーの磁場と電場が同方向である必
要があるが、その様な領域はアウターギャップと呼ばれる。この領域を電子は加速されながら
外側に進んでいく。その際に電子は、曲率放射、シンクロトロン放射、逆コンプトン散乱を通
して、高エネルギーのガンマ線を生成する。アウターギャップ付近では、磁場の強度はそれほ
ど強くないため、放出されたガンマ線が、対生成を起こす確率は減る。そのため、高エネル
ギーのガンマ線が、出てくる可能性がある。以上の説明のように、ポーラーキャップモデルで
は、精々GeV程度のガンマ線までしか作ることはできないが、アウターギャップモデルでは、
もう少し高いエネルギーのガンマ線を作ることができる。そのため、数 10GeVから 100GeV
程度で非常に高い感度を持った検出器を用意すれば、どちらのモデルでガンマ線が放出され
ているのかを調べることができる。

2.2.2 活動銀河核のジェットでの加速

活動銀河核は電波放射が強いか弱いかによってRadio Loud AGNとRadio Quiet AGNに大きく
2種類に分けられる。活動銀河核の一種であるブレーザー (Blazar)はRadio Loud AGNのなかでも
特に激しい活動性を示す天体であり、ジェットを正面近くから見ているものと考えられている。相
対論的なジェットを正面から見ているため、相対論的ビーミングの効果が強く観測されている天体
である。またブレーザーは他の波長領域からさらに細かく分類される。まず光学的な観測から輝線
が見えるものと見えないものに分類される。前者はクエーサー型ブレーザーと呼ばれている。また
後者はX線の観測から、さらに 2つに分類される。一つはX線の領域までシンクロトロン放射でエ
ネルギースペクトルが伸びているもので、片方はシンクロトロン放射のスペクトルがX線の領域ま
で伸びていないものである [52]。前者を高振動数 BL Lac天体 (X selected BL Lacとも呼ばれる)
と言い、後者を低振動数BL Lac天体と言う。現在 TeVの領域でガンマ線が観測されているブレー
ザーは高振動数BL Lac天体である。高振動数 BL Lac天体の場合、シンクロトロン放射でX線を
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出せるほどの高エネルギーの電子が存在しているので、シンクロトロン+ 逆コンプトンや SSCモ
デルで TeV程度のガンマ線を放出することができる。
ブレーザーからの放射の大部分は VLBIでも分解されていないコアから放出されており [54]、エ

ネルギーの高い光子はブレーザーのビームの根本から出ていると考えられる。しかし、高振動数BL
Lac天体のコアからどの程度の半径の領域でTeVガンマ線が放出されているかは、現在詳しいこと
は分かっていない。しかし、Mkr421という高振動数 BL Lac天体がTeV領域でフレアを起こした
際に、30分程度の時間変動が観測されている [53]。単純に考えれば、光速度に時間変動をかけ算し
た値が放射領域のスケールに相当する。しかし、ブレーザーの場合強くビーミングしている事を考
えると、さらにビーミング因子をかけ算した値が、実際の放射領域のスケールに相当する事になる
(付録 B参照)。仮にビーミング因子を 10程度と仮定すると (これは 3C273という天体から観測さ
れた超光速運動から求められた値である) [54]、放射領域のサイズは 1014cm程度となる。AGNに
存在するブラックホールの典型的な質量は太陽質量の 108倍程度で、この値を使ってシュワルツシ
ルツ半径 (2GM/c2)を計算すると 1013cm程度になる。従ってTeVガンマ線の観測を行うという事
は、ブラックホールの半径の 10倍程度離れた領域での物理現象を観測している事になる。そのため
TeVガンマ線での AGNの観測は、物理的に非常に興味深い。
次にこの様な領域で、どの様に粒子加速が起こり、TeVガンマ線がどの様なメカニズムで放出さ

れるのかを考えてみる。まず最初にAGNからジェットが吹き出す仕組みであるが、これに関しては
まだよく分かっていない。降着円盤の輻射場で加速されるという説 (降着円盤からやってくるフォト
ンが粒子に運動量を与えて、加速しようとするメカニズム)や磁場のエネルギーによって粒子が加
速されるメカニズムなどが提案されたが、様々な問題が存在している。例えば輻射場の加速の場合、
電子は 2∼3のローレンツ因子までに加速される事は可能である。しかしながら、それ以上に加速さ
れた電子にとっては、光子が正面衝突してくる確率が増えてしまい、これ以上の加速は不可能にな
る。加速粒子が陽子の場合には、陽子の慣性は大きいため輻射場ではほとんど加速されない。また
磁場のエネルギーで加速されるという説では、かなり広い領域で揃った磁場が存在しなくてはいけ
ない。また磁場で電子を加速する場合には、磁場のエネルギーの方が電子のエネルギーよりもはる
かに大きい事が必要になるが、ガンマ線の観測から磁場のエネルギーよりも電子のエネルギーの方
が大きいことが知られている [52]。そこでジェットができる仕組みは取りあえず不問にして、10程
度のローレンツ因子をもった粒子が存在しているという 3C273の観測事実からスタートする事にす
る。しかしローレンツ因子が 10程度という事は、電子で言えばエネルギーが 5MeV程度という事
であり、TeV領域のガンマ線の生成は、逆コンプトン効果を使ってもできない。そこでジェットの
内部で何かしらの加速機構が必要となる。この加速機構として最も有力なのは、衝撃波によるフェ
ルミ加速である。衝撃波が生じるモデルは幾つかあるが、例えばジェットが外部にあるガス雲に衝
突して生じる事が考えられる。またジェットのローレンツ因子が変動している場合には、速く運動
しているジェットが遅く運動しているジェットに追衝突して衝撃波を生成する事がある。この様な
衝撃波のモデルを電子に適応する場合には、放射冷却 (電子はショック加速で加速される一方、磁場
等が存在すれば、電磁波を放出してエネルギーを失う、この様なエネルギーを失う機構を放射冷却
という)の効果を考慮する必要がある。電子のエネルギーが小さいときには放射冷却の効果は無視
できるが、逆に電子のエネルギーが十分大きいときには、加速過程で放射冷却が効いて、高エネル
ギー側のスペクトルが急になる。これは加速につぎこまれたエネルギーのかなりの部分が放射へと
転換されることを意味している。ただし、実際に衝撃波で統計的な電子加速が起こるかどうかは理
論的には未解決の点が多いためより多くの観測が待たれる [52]。またこの様な衝撃波によって陽子
が加速されることも指摘されている [55]。陽子の場合には、電子に比べて質量が重いため、放射冷
却は起こりにくくなる。その意味では、陽子が加速されて、π0生成によるガンマ線が生成される可
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能性は十分ある。しかしながら、後述するMkr421の観測結果からは、陽子加速は否定的な結果が
得られている。

2.2.3 ガンマ線バーストでの加速

ガンマ線バーストのエネルギーフラックスは、10−3～10−7erg/cm2/secと他の天体現象に比べて
極端に大きいため、早くから注目されていた。そのエネルギーフラックスの大きさから、最初は我々
の銀河系近傍で起こる現象と考えられていたが、前述したように宇宙論的スケールで生じている現
象である事が後に分かった。ガンマ線バースト源の距離が宇宙論的 (数十億光年)だとすると、ガン
マ線バーストのエネルギーは全体で 1051erg以上にも達する。
ガンマ線バーストのエネルギー発生メカニズムを説明するモデルは、最低限以下の観測結果を説

明できる必要がある。

1. X線の残光が時間と共にベキ関数型で変化している。

2. ガンマ線、X線、可視光、電波の順番に残光が観測されること。

3. 地球から観測した場合、数ミリ秒のタイムスケールでガンマ線の変動が観測されること。ま
たガンマ線バーストの全継続時間は数 10秒から数 100 秒程度であること。

4. 1051erg以上のエネルギーを出せること。

5. X線の観測から鉄の輝線が見つかっていること。

これらの事を全て説明するには、まずガンマ線バーストを起こす天体が何であるのか、そしてどの
様なエネルギー発生メカニズムでガンマ線バーストを起こすのか、という 2つの事に答える必要が
ある。後者に関しては、現在ファイヤーボールモデルと呼ばれるものが、観測結果を非常に良く説
明するが、前者に関しては未だ分かっていない。そこでまずファイヤーボールモデルに関して説明
し、その後ファイヤーボールモデルを基にした TeVガンマ線の放射メカニズムに関して紹介する。
そして、最後にガンマ線バーストの対応天体の候補を紹介する。
ファイヤーボールモデルでは、1051erg以上のエネルギーが半径 10km程度の領域に出現した事を

まず仮定する。このファイヤーボールは地球の質量程度のバリオンを含んでおり、ファイヤーボー
ルの温度は、2300億度である。このバリオンは断熱膨張を行うが、その際のバリオンのスピードは
ローレンツ因子で 1000程度に達すると考えられる。この時点でファイヤーボールのエネルギーはバ
リオンの運動エネルギーに転換される事になる。そのため、このフェーズではまだフォトンを放出
することはできない。このバリオンは星間空間に存在する物質 (これが単なる星間物質であるのか、
ガンマ線バーストを起こす天体のプロジェニターがまき散らしたガスなのかは良く分かっていない)
に衝突する。すると、そこで超相対論的な衝撃波が発生する。このショック面 (中心から 1016cm程
度)では物質はランダムな熱運動を起こすため、バリオンが持っていた運動エネルギーは熱エネル
ギーに再び変換される。衝撃波面に磁場が存在すれば、バリオンや電子がシンクロトロン放射を起
こすことになるので、X線が発生する。しかし観測者に対して非常に速いスピード (ローレンツ因子
が 1000程度)で運動している照射領域から放射された X線は、ドップラー効果により数MeV程度
のガンマ線として観測されることになる。最後にこの衝撃波面は空間を広がるに連れて、密度が薄
くなり、エネルギーを失っていくことになる [56][57][58]。以上に説明したファイヤーボールモデル
では、上に示したモデルの条件の 1,2,3を良く説明する。まず X線残光が時間と共にベキ型で減光
するという観測事実であるが、衝撃波からの放射の減衰は一般的にベキ乗になる。ファイヤーボー
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図 2.4: 継続時間に光速度をかけ算して放射領域のサイズを求めるという考え方。cは光速、γはロー
レンツ因子

ルモデルでは衝撃波がフォトンの輻射に大きな影響を与えているので、観測事実を説明することが
できる。また残光が高いエネルギーのフォトンから順番に観測されていくという観測事実は、衝撃
波が空間を広がって密度が薄くなっていくというモデルと一致している。つまり、最初は衝撃波面
での物質密度が高いため、エネルギーの高いフォトンしか、その物質を通り抜けることができない
が、密度が薄くなるに従って、エネルギーの低いフォトンも透過できるようになるためである。最
後のガンマ線バーストの数msecの時間変動や継続時間に関しては、以下のように順番に考えれば良
い。まず相対論的効果を無視すれば、単純に時間変動に光速度をかけ算した値が、放射領域の大き
さになる。つまりミリ秒で時間変動がある物体の放射領域は、3× 1010cm/sec× 10−3sec ≈ 107cm

という計算になる。またガンマ線バーストの全継続時間で考えてみても、精々1011∼12cmでしかな
い。この値はファイヤーボールの大きさ (1016cm)に比べて小さすぎる。しかし、以上の計算は相対
論的効果を考慮していない。もともと継続時間に光速度をかけ算して放射領域のサイズを求めると
いう考えは、以下の図 2.4に示されている様な考え方に基づいている。図 2.4のように放射領域が高
速で運動している場合には、相対論的に考えて、物体は運動方向に対してローレンツ収縮を受ける
ことになる。従って、単に継続時間に光速度をかけ算した値は、実験室系からみた場合の放射領域
の大きさにしか過ぎない。放射領域に対する静止系でものを観測した場合には、ローレンツ因子を
かけ算する必要がある (図 2.4)。ファイヤーボールモデルではローレンツ因子が 1000程度を仮定し
ているので、実際の放射領域の大きさは (放射領域の静止系でみた場合の放射領域の大きさ)は、全
継続時間で考えれば、3× 1010cm/sec× 10 ∼ 100sec× 1000 ≈ 1013∼14cmになり、ファイヤーボー
ルモデルの値とそれほど矛盾した値にはならない。
次に以上のファイヤーボールモデルを基にして、戸谷によって提唱された TeVガンマ線の放射

メカニズムに関して紹介する [59]。まず上で示したように、ファイヤーボールモデルでは、シンク
ロトロン放射によってガンマ線が放射されていると説明される。そして、主流の考えとしては、シ
ンクロトロン放射を起こすのは、電子であると考えられている。しかしながら、ファイヤーボール
モデルでは、中心のからエネルギーを持ち去るのはバリオン (プロトン)である。それは質量の重
い粒子の方がエネルギーを持ち去るのに有利であるためである。従って電子によってシンクロトロ
ン放射が起こるのであれば、プロトンの運動エネルギーが電子に分け与えられなくてはいけないこ
とになる。しかし戸谷の計算によれば、高エネルギーのプロトンが、電子にクーロン相互作用を通
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して十分なエネルギーを与えるための時間は、ガンマ線バーストの膨張時間に比べてかなり長くな
る。つまり電子に十分なエネルギーを与える時間が足りないことになる。しかしプロトンの場合に
は、最初から十分なエネルギーを持っている。このプロトンが衝撃波面でショック加速を起こして、
1020∼21eV までエネルギーが高くなれば、シンクロトロン放射により、TeVガンマ線を放出するこ
とが可能である。観測的にはEGRETによって、36MeV∼18GeVのエネルギー領域で 5000秒にも
及ぶバーストが、GRB940217から観測されている [60]。この様な現象は、以上の戸谷によって提
唱されたモデルによってよく説明される。またプレリミナリーではあるが、Milagritoというグラン
ドベースの水チェレンコフ検出器で [61]、GRB970417aというガンマ線バーストを検出したという
報告もある [62]。この事例も戸谷モデルにより説明が可能である。以上のように、ガンマ線バース
トによって、プロトンの粒子加速が起こり、プロトンによるシンクロトロン放射が観測される可能
性がある。
最後にガンマ線バーストを起こす対応天体に関して、簡単にその候補を示す。まず観測的な条件

からは、1051erg以上のエネルギー放出することが可能であり、さらにX線で鉄の輝線が観測される
事を説明する必要がある。現在上の条件を満たす候補天体としてハイパーノバと呼ばれるものがあ
る [63]。この言葉はPaczynskiによって提唱された言葉であり、GRB970508のアフターグローの光
学観測に由来している。このガンマ線バーストの光学的な明るさは、最も明るいスパーノバの 100
倍程度の明るさを持っていたためである。この様なハイパーノバは、太陽質量の 10倍程度の重さの
ブラックホールを生成するような超新星爆発と考えられている。この様な超新星は 1051ergのエネ
ルギーを放出できると考えられる。この様なハイパーノバの周りには、大量のガスが存在するわけ
ではないが、星が進化する過程で、ガスが周辺に存在している事が考えられる。もしハイパーノバ
がガンマ線バーストの対応天体であると考えると、鉄の輝線がX線の観測から見つかった事が、よ
く説明できる。実際 Piro達は、Beppo SAXでのGRB970508の観測において、鉄の輝線を見つけ
ているが、その鉄の輝線から周りの物質の量を見積もったところ、0.5太陽質量以上のガスが必要
であると結論付けている [64]。

2.3 今までに観測された天体に関して

前にも述べたように、TeVガンマ線天体は 10個程度しかみつかっておらず、このような高エネ
ルギー天体ついての物理はまだ確立していない。そのためさらに多くの天体についての観測が急が
れている。エネルギー領域がTeVに達するようなガンマ線は、地上でチェレンコフ望遠鏡によって
観測が行われている。代表的なものとしては、イメージング法を開発したWhipple、直径 10mをも
つ CANGAROO-II、ステレオ観測を行っている HEGRA-CTなどが挙げられる。

CANGAROOグループが今まで観測した天体を表 2.1に示す。
ここでは、今まで観測された天体のうちのいくつかについて、現在の状況を示す。

2.3.1 かに星雲/パルサー

かに星雲からの超高エネルギーガンマ線は星雲中のパルサー風による電子のショック加速が起源
であると考えられている。CANGAROOグループは 50TeVまでのガンマ線の観測を行い、このパ
ルサー風によって加速される電子以外の高エネルギー粒子が存在する可能性を示した。
かに星雲からのX線領域の放射はシンクロトロン放射であると考えられており、磁場のなかで高

エネルギーの電子が運動している。この電子が周囲の光子を逆コンプトン散乱することでTeV領域
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のガンマ線が発生する。このときの主な標的光子は Atoyan & Aharonian(以下 AA96)によって宇
宙背景放射 (3◦k)光子と星雲中の塵から放出された赤外線光子であると考えられた [65]。この宇宙
背景放射光子と赤外線光子による逆コンプトン散乱と SSCモデルの効果を含む combined spectrum
の理論値は、10 TeV までは、観測されたスペクトルとよくあう。しかし, さらにエネルギーが高い
領域では高エネルギー電子による宇宙背景放射、赤外線光子との逆コンプトン散乱への寄与のみを
考慮したモデルでは観測されたスペクトルが理論値からずれてしまう。これは磁場中でのシンクロ
トロン放射により高エネルギーの粒子がすぐエネルギーを失い粒子数が減ってしまうためだとおも
われる。このような 10TeV以上のエネルギーのガンマ線には陽子の衝突により生じた π0の崩壊に
よる寄与が考えられる。なぜなら、50 TeV以上のガンマ線の hard spectrum がこの陽子の衝突に
より生じた π0の崩壊からのガンマ線によるものと考えると、CANGAROOによる観測結果と非常
によく合うからである [51]。

2.3.2 超新星残骸 1006

カンガルーグループは 1006年に爆発したこの超新星のシェル型の残骸から超高エネルギーガン
マ線を初めて発見した。これはパルサーが内部に発見されていない新しいタイプの超高エネルギー
ガンマ線源である。
この SN1006の形はきれいなシェル型をしているが、「あすか」の観測により、シェル状に広がっ

ているのは熱的な成分ではなく、非熱的な輻射であることがわかった。この原因は衝撃波がおこす
フェルミ加速によって加速された荷電粒子が磁場と相互作用して非熱的な放射をしていたことにあっ
た。この SN1006からX線やガンマ線が観測されたことから、残骸の内部に生じている衝撃波によっ
て電子が数百 TeV という非常に高いエネルギーにまで加速されていることが指摘されている。電
子がこの様なエネルギーに達する事ができるならば、陽子やその他の重イオンも超新星残骸の内部
で高エネルギーに加速される可能性もある。
ここでのTeVガンマ線の起源が、X線領域でシンクロトロン放射している高エネルギー電子によ

る背景放射光子の逆コンプトン散乱 (Synchrotron+Inverse Comptonモデル)であると解釈すれば、
超新星残骸の磁場の値が数 µGと定まる。この様に高エネルギーガンマ線の観測から磁場の強度を
推定するという手法は、今後様々な超新星残骸に対して適応されるであろう。 [66][67]。

2.3.3 超新星残骸RXJ1713.7-3946

非熱的放射を示すシェル型超新星残骸として X線衛星で見つかり、超新星残骸 1006と似た性質
を示すことからTeV領域での検出が予想されていたが、実際CANGAROOグループの観測により、
TeVガンマ線が観測された。以前からこのRXJ1713.7-3946の northwest部分からは強いX線が観
測されており、この超新星残骸中で 100TeVまでのエネルギーを持つ電子が存在すると考えられて
いた。CANGAROOグループはこの northwestリムから放射されるおよそ 1.8TeVの TeV ガンマ
線を捕らえた。放射領域は点状より広がった分布をもつようであり、この広がりは「あすか」によ
る硬X線による観測と矛盾しない。
観測結果から超新星残骸の磁場の値はおよそ 10数 µGと推定される。しかしより精度を高めるた

めにはより多くの観測が必要とされる。磁場はガンマ線の発生に深く関係していることから、観測
が進めば、RXJ1713.7-3946や SN1006のようなずっと遠方にある天体での磁場がより精度よくもと
まり、超新星からのTeVガンマ線についての理解も進むとおもわれる [68]。
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2.3.4 活動銀河核Mrk501

1997年のフレアにより複数の望遠鏡で統計の高い観測がおこなわれ、詳細な検討が進んでいる。
特にガンマ線に 12.7日の周期性が発見されたことや、そのエネルギースペクトルが数 TeVまで伸
びているという観測結果は、巨大ブラックホールをその中心に持つ活動銀河の構造や高エネルギー
ガンマ線の生成機構に大きな手がかりを与えるものと思われる [69]。また、遠方の活動銀河核から
の TeVガンマ線は銀河間の赤外線背景放射によって吸収をうける。銀河系外の数 10GeVを越える
ガンマ線は星間塵の放出する赤外線と衝突して電子陽電子対生成を起こして失われると考えられて
おり、スペクトルの急激な折れ曲がり (カットオフ)が予想されていた。しかし、観測結果から得ら
れたスペクトルは 10TeV付近で急になっているようだがこの折れ曲がりは期待された傾きより緩や
かなものであった。なぜこのような結果が得られたのか。予想されているものよりも本当のスペク
トルがフラットなのか、ガンマ線を吸収する赤外線量の推測に問題があるのか、あるいは高エネル
ギーでは相対論が成り立たないのか、等が議論となっている [70]。

2.3.5 活動銀河核Mrk421

Mrk421は 2000年から 2001年にかけてMrk501以来の強烈なフレアをおこした。一時はCrabの
7∼8倍のフラックスに達したとの報告もあり、多くの実験グループで観測がおこなわれた。Whipple、
HEGRA、CATの実験グループがそろって数 100GeV∼10TeVでのスペクトルにカットオフが見ら
れることを報告し、赤外線による吸収の可能性を強く示唆した。
また RossiX線衛星 (RXTE)との同時観測の結果も報告された。ちょうど運よくフレアを捉える

ことができたようで、X線とTeVガンマ線のフラックス変動が完全に相関している様子をみること
が出来た。これは SSCモデルを強く支持するものである。

CANGAROOグループもこのフレアの観測をおこなった。CANGAROO望遠鏡のあるウーメラ
から北半球の天体であるMrk421は天頂角 70◦での観測であり、このような大天頂角観測は初の試
みではあったが、強いフレア中であることも幸いして、10TeV以上のエンネルギー領域においてガ
ンマ線信号の検出に成功した。

2.4 物理的意義のまとめ

以上で述べた超新星残骸と活動銀河核、またガンマ線バーストについて、それらを観測すること
によりどのようなことがわかるかを以下に箇条書でまとめる。また、超新星残骸、活動銀河核、ガ
ンマ線バーストに共通していえることは加速機構として衝撃波面におけるショック加速 (フェルミ加
速)が予想されていることである。このフェルミ加速は宇宙線のエネルギーのエネルギースペクト
ルをうまく説明できることから、宇宙線加速の有力候補として支持されているが、まだ決定的な証
拠はない。そのため高いエネルギー領域でのより多くの観測が求められている。

超新星残骸 超新星残骸はシェル型、プレリオン型ともにショック加速により、荷電粒子は少しづつ
エネルギーを上げていくと考えられている。しかし、超新星残骸において電子および陽子や
重イオンが加速されている普遍的な証拠はまだない。

シェル型の SN1006では電子加速が行われていることが明らかになったが、この粒子加速が
シェル型超新星残骸で普遍的に行われていることを明らかにするには感度を上げた衛星と地
上の観測が必要となる。
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パルサー パルサーからの周期的なガンマ線の発生機構としてはポーラーキャップモデルとアウター
ギャップモデルの 2つのモデルが考えられている。ポーラーキャップモデルでは、GeV程度の
ガンマ線つくり、アウターギャップモデルでは、もう少し高いエネルギーのガンマ線を作るこ
とから、数 10GeVから 100GeV程度で非常に高い感度を持つ検出器を用意すれば、どちらの
モデルでガンマ線が放出されているのかを調べることができる。

活動銀河核 ガンマ線のうち、数 10GeVをこえるものは宇宙論的な距離を伝わる間に、星形成で大
量に作られる赤外線により減衰される。そのためスペクトルにカットオフがみられるように
なる。そこでいろいろな距離にあるブレーザーからガンマ線のスペクトルのカットオフエネ
ルギーを測ることで星形成史の赤方偏移依存性を知ることが出来る [39]。

また、活動銀河核の中心領域に存在するエネルギー源 (中心エンジン)は巨大なブラックホー
ルであると推測されている。X線ではジェットの根本の部分はよく見えないが、ガンマ線なら
ば見ることができる。フラックスの時間変動は TeV領域が一番速く、中心エンジンに最も近
づくことができるためTeVガンマ線観測により中心エンジンのメカニズムの解明が期待され
る [72]。

ガンマ線バースト ガンマ線バーストのモデルは、他のガンマ線天体に比べて特に多くの謎に包ま
れている。そのため、多波長での発生直前からの観測が必須である。

ただ、最近の研究でガンマ線バーストが宇宙論的距離で起きているということは明らかになっ
ている。

また、GLASTでは量子重力理論の実験的研究が行えるはずである。GLASTでガンマ線バー
ストの観測を広いエネルギー範囲で行えば、エネルギー毎のフォトンの到着時間の差から、光
速度の揺らぎを検証することができる。GLASTは、EGRETに比べ光子数が 50∼100倍に増
え、到来時間を正確に記録できるため、量子重力が予言する程度の時間に比例する遅れを検
出することは問題なくできるはずである

CANGAROOグループではGLASTより高い 300GeV以上のエネルギー領域でガンマ線バー
ストの観測を行うことにより、観測されるガンマ線が戸谷モデルに準じたものであるかどう
かを調べることができる。つまり、ガンマ線バーストから観測されるガンマ線が加速されたプ
ロトンの起こすシンクロトロン放射によるものかどうかを調べることができる。

33



観測天体 種類 観測した望遠鏡 観測天体 種類 観測した望遠鏡

W28 SNR CanI EXO 0422 AGN CanI

Crab SNR CanI CanII(7m) CanII(10m) 1ES2343-151 AGN CanII(7m)

Vela SNR CanI PKS2316-423 AGN CanII(7m)

RCW103 SNR CanI NGC253 AGN CanII(10m)

SN1006 SNR CanI CanII(10m) Mrk421 AGN CanII(10m)

RXJ1713.7-3946 SNR CanI CanII(10m) GRB970402 GRB CanI

RXJ1713-39 SNR CanII(7m) GRB980326 GRB CanI

SN1987A SNR CanII(10m) GRB990704 GRB CanII(7m)

RCW 86 SW shell SNR CanII(10m) GRB990705 GRB CanII(7m)

RX J0852.0-4622 SNR CanII(10m) GRB990706 GRB CanII(7m)

PSR1706-44 PSR CanI CanII(7m) CanII(10m) GRB990803 GRB CanII(7m)

PSR 1259-64 PSR CanI CanII(10m) GRB991014 GRB CanII(7m)

PSR1055 PSR CanI GRB001120 GRB CanII(10m)

PSR1509-58 PSR CanI GRB001219 GRB CanII(10m)

PSR1853 PSR CanI GRB010326b GRB CanII(10m)

PSR1046-58 PSR CanI Vela X-1 X-ray binary CanI

SGR 1900+14 PSR CanI Cen X-3 X-ray binary CanI

PSRJ0437-4715 PSR CanII(7m) SMC X-1 X-ray binary CanI

Vela pulsar PSR CanII(7m) CanII(10m) SS 433 w1 X-ray binary CanII(10m)

PSR1259-63 PSR CanII(10m) 2EGJ1746 EGRET unID CanI

PKS2155-304 AGN CanI CanII(7m) CanII(10m) 2EGJ1811 EGRET unID CanI

PKS0521 AGN CanI Fornax A galaxy CanI

PKS 2005-489 AGN CanI CanII(7m) CanII(10m) SMC (center) galaxy CanI

PKS0338 AGN CanI Cen A Radio galaxy CanI

PKS0548-322 AGN CanI CanII(7m) CanII(10m) Sgr A Galactic center CanI CanII(10m)

PKS2316 AGN CanI

表 2.1: CANGAROO グループの観測した天体の種類と観測した望遠鏡 (CanIは CANGAROO-I望遠鏡、
CanII(7m)は口径 7mの CANGAROO-II望遠鏡、CanII(10m) は口径 10mの CANGAROO-II望遠鏡)

34



第3章 チェレンコフ望遠鏡

3.1 チェレンコフ望遠鏡の原理

3.1.1 エアシャワー

高エネルギーガンマ線が地球大気に入射すると、電子陽電子対生成を起こす。ここで生じた電子、
陽電子は制動放射を起こすことでガンマ線を生成する。この電子陽電子対生成と制動放射を交互に
繰り返すことにより、ガンマ線、電子、陽電子の数が増大していく。この現象をエアシャワーもし
くは電磁カスケードシャワーと呼ぶ。その様子を図 3.1の左図に示す。ガンマ線によるシャワーで
は粒子は横方向への広がりが小さく、シャワー軸のまわりの狭い範囲に軸対称に発達する。
一方、大気中に入射してきた宇宙線も核カスケードを引き起こす。核相互作用においては、多く

の 2次核子と中間子 (e, µ, π, K, p, n等)を作り出す。π0 が崩壊してできるガンマ線 (π0 → 2γ)が局
所的な電磁シャワーとなる。陽子などによるシャワーの場合、シャワー軸にたいする 2次粒子の横
方向の運動量はガンマ線によるシャワーと比べて大きく、図 3.1の右図のようにシャワー軸からは
なれた広い範囲に不規則に分布する。
これらのシャワーの発達は 2次粒子のもつエネルギーが臨海エネルギー (電子陽電子対生成およ

び制動放射などによるエネルギー損失が、電離によるエネルギー損失と等しくなるエネルギー。空
気の場合 81MeV)以下になると減衰する [73]。

3.1.2 大気中におけるチェレンコフ光放射

エアシャワーによって上空で生成された 2次粒子のうち、媒質中 (大気中)での光速を越えるよう
な荷電粒子はチェレンコフ光を発生する。ここでの媒質の屈折率を n、荷電粒子の速度を β = v/cと
すると、荷電粒子の進行方向とチェレンコフ光が放射される方向のなす角 θは次のように表される。

θ = cos−1
(

1
nβ

)
(3.1)

チェレンコフ光において、地上での屈折率は n ∼ 1.00029であり β = 1 では θ ∼ 1.4◦となる。チェ
レンコフ光を発生するエネルギー閾値は電子で 21MeV、ミューオンで 4.3GeVとなる。大気の屈折
率 nは、大気の密度 ρと n = 1 + η (η � 1)、η ∝ ρという関係にある。大気の密度は上空に向かう
ほど指数関数的に減少するので、大気の屈折率 nは上層にいくほど減少する傾向にある。つまり、
上空にいくほど θも減少していくことになる。
また、チェレンコフ光放射による荷電粒子のエネルギー損失は次のように表される。

−dE

dx
=

Z2e2

c2

∫
βn≥1

(
1 − 1

β2n2

)
ωdω (3.2)

ここで、Zeは粒子の電荷、ωはチェレンコフ光の周波数である。このとき粒子が距離 l走った場合
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波長 λ1 ∼ λ2の間で発生する光子数N は、

N = 2παlz2
(

1
λ1

− 1
λ2

) (
1 − 1

n2β2

)
(3.3)

ここで、α = e2/4πε0h̄c � 1/137は微細構造定数である。地上で β = 1の粒子が l = 1m走った場
合に 300 ∼ 550nmの波長領域では約 40個の光子が放出されることになる。
地上におけるチェレンコフ光の分布はエアシャワーの発達の様子を反映する。入射粒子がガンマ

線の場合、チェレンコフ光は地上で図 3.2左図のように分布する。チェレンコフ望遠鏡はこのチェ
レンコフ光の密度を測定することによって入射したガンマ線のエネルギーを見積もることができる。
ちなみに、図 3.3をみるとガンマ線のエネルギーと発生する光子数の関係はほぼ比例関係にある。
一方陽子などの原子核によるシャワーの場合、チェレンコフ光は局所的に生成される π0 → 2γに

よって生じる電磁シャワーから発生されるものがほとんどである。π0が持つエネルギーや発生する
高度にはばらつきがあるため、図 3.2右図のように発生するチェレンコフ光の量は幅広い分布を持
つ。その上、中性粒子や、質量が大きくてチェレンコフ光を発生しにくいミューオンなどによって
持ち出されるエネルギーがあるため同じエネルギーのガンマ線よりも全発光量は少なくなる。また、
複数の π0がシャワー軸に対して横方向の大きな運動量を持ち得るので、チェレンコフ光の密度分布
は不規則なものになる [73]。

3.1.3 ガンマ線によるエアシャワーのつくるイメージ

エアシャワーに伴うチェレンコフ光を反射望遠鏡で集めると、焦点面にチェレンコフ光の像 (イ
メージ)ができる。この原理を利用してチェレンコフ望遠鏡では、焦点面にPMTを配置しチェレン
コフ光を捕らえた PMTからイメージを得ることができる。このイメージはチェレンコフ光が鏡に
入射する角度を反映する。例えば、鏡に入射するチェレンコフ光の光子が全て同じ角度であった場
合、イメージは図 3.4のようにだた 1点のみとなる。鏡に入射する光子の入射角度に多少のばらつ
きがあった場合は、図 3.5のようにイメージは広がったものになる。また、このばらつきがある方
向性をもっていた場合は、図 3.6のようにイメージはその方向 (図では x方向)に広がる。
図 3.7に実際のガンマ線のイメージの典型的のものを示す。典型的なガンマ線のイメージはこの

ようにある方向に広がり、楕円のような形になる。この楕円の長軸方向のどちら側かにガンマ線の
シャワー軸が存在する。図 3.7を楕円で近似した場合、フォトンが集中している (密度の濃い)場所
は楕円の重心ではなく重心から視野中心のほうへ多少ずれたところにある。シャワー軸はこの密度
の濃い側に存在する。図 3.8はチェレンコフ光の高さに対する発生頻度をあらわしたものであるが、
この図をみるとほとんどの光子は上空 3km ∼ 15kmの間で発生していることがわかる。つまり、ガ
ンマ線によるエアシャワーは図 3.9のように上空 3km∼15kmの間の丸で囲んだ領域で発達するた
め、そこで発生するチェレンコフ光のイメージを反射鏡を用いて平面に投影すると、シャワー軸の
外側のほうに尾を引くような形状として写るため逆の密度の濃い側にシャワー軸が存在することが
わかる。つまり、ガンマ線によって発生するチェレンコフ光はシャワー軸を中心に放射状に発生し
ている。さらにシミュレーションにより直径 10m、視野±2◦の望遠鏡を真上に向けた状態で、x方
向に 50m,100m,150mの位置にシャワー軸があった場合、図 3.10における θ1、θ2 は、50mのとき
θ1 ∼ 0.19◦、θ2 ∼ 0.96◦となり、視野の x方向 0.19◦ ∼ 0.96◦の間にイメージの主要な部分つまり楕
円で近似される部分がつくられる (図 3.11左図)。同様に 100mでは θ1 ∼ 0.38◦、θ2 ∼ 1.91◦となり、
視野の x方向 0.38◦ ∼ 1.91◦の間にイメージの主要な部分がつくられる (図 3.11中央図)。150mの
場合は θ1 ∼ 0.57◦、θ2 ∼ 2.87◦となり、視野の x方向 0.57◦ ∼ 2.87◦の間にイメージの主要な部分が
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つくられるはずであるが視野が±2◦であるため外側の部分は視野に入りきらず全てのイメージをあ
らわせてはいない (図 3.11右図)。
このようにチェレンコフ光のイメージは望遠鏡が観測天体の方向を向いているとき、シャワー軸が

望遠鏡の中心になければ (シャワー軸が望遠鏡の中心にあった場合は点状のイメージとなる。)シャ
ワー軸の方向に伸びたイメージをつくり、シャワー軸の外側の方向に尾を引く。

3.1.4 イメージング法

チェレンコフ光を観測することでガンマ線の持つ情報を得ようとする際、問題となるのはバック
グラウンドであるハドロンである。ガンマ線とハドロンではそのフラックスはおよそ 1000倍ほど
違うので、そのままではガンマ線はハドロンの信号に埋もれてしまう。しかし、上で述べたような
チェレンコフ光によるイメージを用いたイメージング法によって、ハドロンによるバックグラウン
ドを落すことができる。シミュレーションによるガンマ線と陽子のイメージは図 3.12の左図、図
3.13 の左図のようになっており、明らかにイメージに違いがみられる。イメージング法は、この違
いを利用してハドロンによるバックグラウンドを落としている。イメージング法では図 3.14のよう
にイメージを楕円で近似し、楕円の長軸と短軸の長さ、視野中心と重心を結んだ線の長さ、その線
と長軸のなす角などをパラメータ化する。これらのパラメータを以下に示す。

• Width:楕円の短軸方向におけるイメージの広がり

• Length:楕円の長軸方向におけるイメージの広がり

• Distance:楕円の重心と視野中心とを結んだ線の長さ

• α:Distanceと楕円の長軸のなす角

• Concentration:全体の光量に対する、最も光量の多い 2本または 3本のPMT の受けた光量の
割合

図 3.12左図、図 3.13左図をみると陽子よりもガンマ線のほうが小さくまとまったイメージになる
ので、Width、Lengthは陽子より小さな値をとり、図 3.12右図、図 3.13右図に示すように陽子よ
りもガンマ線の方が光子の集中度が高いので Concentrationは大きな値になる。また、陽子のほう
がシャワー軸から大きく発達しており、横方向の運動量が大きいので、Distanceは陽子のほうが大
きくなる傾向がある。一般的に実際の観測においてはその視野中心にガンマ線天体を置くが、その
ためガンマ線からのチェレンコフ光による αは α ∼ 0◦となる。プロトンからのチェレンコフ光は
不規則に入射してくるので αは一様になる。主にこの α分布で望遠鏡を向けている方向から有為に
ガンマ線が来ているのかを判断しているので αは最も重要なパラメータである。

αパラメータの他にガンマ線イベントか否かを判断するパラメータに Asymmetryパラメータが
ある。このパラメータは光量が最も大きい場所と楕円の重心とのずれの度合をあらわしたものであ
る。楕円の長軸方向において重心から視野中心に向かう向きを正方向、逆向きを負方向とすると、
ガンマ線の場合、光量の最も大きい場所は、そのほとんどが正方向にある [73]。

3.2 ステレオ観測の意義

複数の望遠鏡によってチェレンコフ光のイメージをステレオ観測することは大きな意義をもつ。
複数の望遠鏡は独立に運転して複数のガンマ線天体を同時に観測して観測時間を稼ぐことができる
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だけでなく、複数組のステレオで同一天体に向け、精密観測を可能とする。すなわち、図 3.15左図
のようにチェレンコフ光を離れた場所にある 3台以上の望遠鏡で同時に観測したときそれぞれのイ
メージを重ねると、図 3.15右図のように像を楕円で近似したときの長軸の交点からガンマ線の到来
方向とシャワー軸が定まる。また、視野中心との角度距離からシャワーの発生した高さがある程度
推定できるため、ガンマ線によるエアシャワーの広範囲に渡るエネルギーの決定精度が向上する。

3.3 海外の検出器の開発状況

世界で稼働中の解像型チェレンコフ望遠鏡の主なものを表 3.1に示す。一部ではステレオ観測装
置も稼働している。[74]

グループ名 観測地 望遠鏡の直径 カメラ [pixels] 閾値 [TeV]
Wipple Alizona 10m 490 0.25
Crimea Crimea 2.4m×6台 37×6 1.0

SHALON Tien Shen 4m 244 1.0
CANGAROO-II Woomera 10m 552 0.5

HEGRA-CT La Palma 3m×5台 271×5 0.5
CAT Pyrenees 4.5m 600 0.25

TACTIC Mt.Abu 10m 349 0.3

表 3.1: 世界で稼働中のチェレンコフ望遠鏡

また、上で紹介した望遠鏡等によって得られた TeVガンマ線天体のカタログを表 3.2に示す。こ
の表は 5σ以上の統計精度で検出されたものを示している。このうちCrab、PSR1706-44、Mrk421、
Mrk501は複数のグループにより確認されている。[74]

天体名 観測グループ名 分類
Crab 多数 Plerion

PSR1706-44 CANGAROO,Durham Plerion
Mrk421 多数 AGN(BL Lac)
Mrk501 多数 AGN(BL Lac)
SN1006 CANGAROO SNR

Vela CANGAROO Plerion
RXJ1713.7-3946 CANGAROO SNR
PKS2155-304 Durham AGN(BL Lac)
1ES1959+650 Utah7TA AGN(BL Lac)

BL Lac Crimea AGN(BL Lac)

表 3.2: TeVガンマ線天体カタログ。(∗Durham、Utah7TAは現在は活動を終了してい る。)
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図 3.1: エアシャワーの発達の様子。左が 1TeVのガンマ線によるもの、右が 3TeVの陽子による
もの。

図 3.2: 左が 1TeVのガンマ線によるチェレンコフ光の地上での分布。右が 3TeV のプロトンによる
チェレンコフ光の地上での分布。
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図 3.3: ガンマ線のエネルギーに対して発生するチェレンコフ光子数
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図 3.4: 全ての光子が平行に入射してきた場合。イメージは 1点に集中する。

図 3.5: 光子が平行からわずかにばらついて入射してきた場合。イメージは広がった円形になる。

図 3.6: 光子が平行から x方向にばらついて入射してきた場合。イメージは x方向に広がった楕円形
になる。
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図 3.7: ガンマ線からのチェレンコフ光によるイメージ。

42



図 3.8: チェレンコフ光の発生高度に対する発生するチェレンコフ光子数。

図 3.9: チェレンコフ光の発生高度とイメージの関係。
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図 3.10: シャワー軸から 50m、100m、150m離れた場所に望遠鏡を配置した。

図 3.11: ガンマ線からのチェレンコフ光によるイメージ。左から、望遠鏡がシャワー軸から 50m、
100m、150m離れていた場合のイメージである。
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図 3.12: 左が 1TeVのガンマ線によるイメージ、右がそのときのチェレンコフ光子の分布

図 3.13: 左が 1TeVの陽子によるイメージ、右がそのときのチェレンコフ光子の分布
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図 3.14: 左が視野におけるイメージ、右がイメージを拡大し各パラメータをしめしたもの。

図 3.15: 左はステレオ観測の様子。右はそれぞれの望遠鏡で得られるイメージを重ねたもの。イメー
ジを楕円で近似したときの長軸の方向にシャワー軸があることから、長軸の交点からガンマ線の到
来方向がわかる。
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第4章 カンガルーIII計画の概要

CANGAROO(the Collaboration of Australia and Nippon for a GAmma-Ray Ovservatory in
the Outback)とは天体からの超高エネルギーガンマ線を通して、高エネルギー天体の解明を目指し
た日本・オーストラリアの共同研究プロジェクトである。観測は南オーストラリア州のWoomera(東
経 136◦47′、南緯 31◦6′、海抜 160m)で行われている。Woomeraは、その晴天率が∼ 80%と非常に
高く、また人工光のもととなる周辺の町からも離れているため微弱な光を検出することを目的とし
た我々の実験にとって大変好都合な場所である。我々はすでに口径 10mの解像型チェレンコフ望遠
鏡を 1台所有しているが、より詳細な情報を得るため、さらに 3台を増設し、合計 4台の望遠鏡で
ステレオ観測することを計画している (カンガルー III計画)。前章でも述べた通り、ガンマ線によ
るエアーシャワーの放出するチェレンコフ光のイメージを複数の望遠鏡でステレオ観測すると、イ
メージの軸の交点として、シャワーの到来方向が精度よく定まる。この方法を用いればプロトン等
によるバックグランドと信号の識別が容易になるだけでなく、ガンマ線天体の空間構造も角度にし
て 1分以下で調べることが可能になる。また、シャワーの発生高度やシャワー軸がわかることによ
り個々のガンマ線のエネルギー決定精度も向上する。2台目の望遠鏡は 2002年 5月に完成予定で、
その後 1年ごとに 3台目、4台目が建設される予定である。

4.1 望遠鏡とカメラシステムの概要

望遠鏡は図 4.1に示されている様に分割鏡であり、114枚のGFRP(Glass Fiber Reinforced Plastic)
で製作されている。このミラーで反射された光は、16m程度離れた焦点面に集光される。反射鏡の

図 4.1: CANGAROO-III望遠鏡の様子。114枚の分割鏡で望遠鏡が構成されている。鏡で反射された光は、
16m程度離れたカメラの部分に集光される

焦点面であるカメラ部分には、ライトガイドが付いた PMTつまり光電子増倍管 (浜松ホトニクス
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(株)社製、R3479)が配置されている (図 4.2参照)。PMTおよびPMTの配置等は 1台目の 10m望
遠鏡とは異なり、視野 0.172◦の PMT427本が図 4.3の様に俵積みに配置されている。カメラ全体
での視野は直径∼ 4◦になる。これらの PMTからの信号は 16本単位で後述するフロントエンド回
路に送られ、処理されることになる。カメラに取り付けられたライトガイドは、6角形状のウィン

図 4.2: CANGAROO-IIIで用いられる PMT。内部にはディバイダー回路とアンプが内蔵されている。アン
プの電源は、後述するフロントエンド回路からサポートされる。

ストンコーンが採用されており、ミラーで反射された光の集光率を向上させるのに使われている。
ライトガイドを付けることで、PMTの光電面以外の場所に入ってきた光も、光電面に集めること
ができる。また PMTにかける電圧は、1本単位でコンピューターで制御することができるように
設計されており、4等星以上の星が PMTに入った場合には、自動的に電圧を落とすような仕組み
が採用される。また望遠鏡の中央には PMTのゲインキャリブレーションを行うための LEDが取
り付けられており、観測中に数度キャリブレーションを行い、各 PMTのゲインのデータが取得さ
れるようになっている。以上の望遠鏡の方向制御は、モーターを通してコンピューターで制御され
る。目標天体の赤径赤緯をコンピューターに打ち込むと、観測日における日の入りと日の出の時間
を計算し、望遠鏡は目標天体とバックグランド領域を同時間追尾して、観測が自動的に行われる。
またCANGAROO III計画からは、複数台の望遠鏡が存在するため、それぞれの望遠鏡でばらばら
に違った天体を観測したり、同一の天体を観測したりする色々な場合が想定される。そのため、望
遠鏡の追尾システムもその様な観測に対応できるように設計される予定である。

4.2 回路システムの概要

最終的には望遠鏡を 4台に増設することから、データ量も増加する。そのため高速でインテリジェ
ントかつ安定な回路システムの開発が必要となった。我々が手掛けた 2台目の口径 10m望遠鏡の回
路システムの概略図は図 4.4のようになっている。高速化をはかるため 2台目の望遠鏡では回路シ
ステムがすべて VME規格で統一されている。また回路システムは、それぞれの望遠鏡のすぐ脇に
設置されており、観測中には簡単にアクセスできないため、非常に安定して動作することが要求さ
れる。
カメラ部分の PMTは図 4.3の様に 16本ずつグループ分け (27グループ)されている。グループ

分けされた 16本のPMTからの信号を、山形大学が開発したフロントエンドモジュール 1台が担当
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図 4.3: CANGAROO-III 望遠鏡のカメラ部分における PMTの配置。線で仕切られたようにグループ分け
されている。このグループを一つの単位として、回路に信号が送られる。

し、合計 27台のフロントエンドモジュールで処理される。フロントエンドモジュールで処理された
信号は、個々のPMTで受けた光の量を測定するためのADC、各々のPMTで受けたチェレンコフ
光の到来時間を記録するための TDC、プロトン等のバックグランドからガンマ線による信号だけ
を選別するためのパターントリガーモジュールへと出力される。またフロントエンドモジュールに
は、カウンターが内蔵されており、個々の PMTのヒット数が VMEバスを通じてコンピューター
に送られる。

1台目の望遠鏡にはないフロントエンドモジュールの新たな機能として、それぞれのチャンネル毎
にインヒビットをかけられる機能が追加された。これはVMEバスラインからの computer control
信号により、指定したチャンネルがトリガーに寄与しないようにする機能である。427チャンネル
にも及ぶチャンネル全てを、観測中に安定して動作させるのは非常に困難である。万一不良チャン
ネルが出た場合に、そのチャンネルを即座に殺すように設計することで、その影響を最小限に抑え
ることができるようになっている。
パターントリガーモジュールはCANGAROO IIIで新たに採用されたトリガー方式である。望遠

鏡が 4台に増設されると、ガンマ線によるイベントが増加すると同時にバックグランド事象も増加
する事が予想される。バックグランドを抑えつつ、信号だけを効率よく取り出し、データ収集系に負
荷を与えないために設計されたものがパターントリガーモジュールである。夜光による光では、ア
トランダムにしかPMTは反応しないが、エアシャワーによるチェレンコフ光では隣り合った数本の
PMTが集中して光を受けやすい。そこで、パターントリガーモジュールはカメラ上の隣り合う 3本
のPMTが同時にヒットした事象を判別し、その条件に適合した場合だけ、データ取得を開始する様
な信号を作る。こうしてガンマ線の情報のみをオンラインで選別することができる。この様なパター
ントリガーは、非常に S/N比を上げるのに有効であるが、どの様なトリガーパターンが有効である
かは、実際の観測を行いながら調整をする必要がある。そのため、従来我々が CANGAROO II計
画で用いていたASUMと LSUMによるトリガー方式も適宜使用する様にする予定である。ASUM
と LSUMに関しては、次のフロントエンドモジュールの章で詳しく説明を行う。

ADCは 16ビットのチャージADCが使用されており、1台で 32チャンネルの信号をサポートで

49



図 4.4: CANGAROO-III望遠鏡における回路システムの概略図。システムはカメラからの信号を受け取る
フロントエンドモジュールを通して、ADC、TDC、トリガーモジュール等に分配される。

きるようになっている。またトリガー信号とタイミングを合わせるために、ADCの前段にはディレ
イが組み込まれている。また TDCは 1モジュールで 128チャンネルを扱うことでできるモジュー
ルを使用している。
以上で説明した回路システムが、それぞれの望遠鏡に配置されており (1台目の望遠鏡は現時点

では古い回路システムを使用する予定である)、それぞれからの信号は光ファイバーケーブルを通し
て、セントラルエレクトロニクスシステムに送られる。そして、4台が同一天体を観測している場
合には、4台の望遠鏡からのトリガー信号のコインシデンスを取ることで、最終的なトリガー信号
が作られ、データ収集が開始される。またそれぞれの望遠鏡が、別々な天体を観測している場合に
は、それぞれのトリガー信号のORによって、データが収集されることになる。

4.3 データ収集とオンラインモニターの概要

1台目の望遠鏡では、回路システムとして TKO、CAMAC、VMEの 3つのデータバスが存在し
ていたため、データ収集は非常に複雑になっていた。それに対して 2台目の望遠鏡からは回路シス
テムがすべて VME規格で統一されており、またシステムをコントロールする PCは PentiumIII
700MHz、OS として Linuxを使用することで、データ処理の高速化がはかられている。そのため、
1台目の望遠鏡では、80%の live timeを得るための event rateは∼ 50Hzであったが、2台目の望
遠鏡では∼ 400Hzに向上する。
またCANGAROO IIにおけるオンラインモニターをさらに向上させたオンラインモニターが現在

開発されている。このオンラインモニターでは望遠鏡の方向に関するデータ、気温や風速のデータ、ク
ラウドモニターのデータ (視野方向に雲がどの程度存在しているかをモニターする機械)、ADC,TDC,
カウンターの情報等が、図 4.5 で示されている様に一括してコンピューターの画面に表示される。
また、これらのイベントディスプレイに表示されているデータを、Pawを使うことで Onlineによ
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図 4.5: 観測データのモニター画面。この画面は 1台目の 10m望遠鏡ものであるが、2台目の 10m望遠鏡
の画面では、さらに機能を拡張した同様のものが使われる予定。画面には、それぞれのチャンネルの ADC、
TDC、スケーラーの情報がそれぞれ表示されている。また望遠鏡の向きや現在視野にある星の位置、風速や
温度等も一括して表示されている。

り簡単に解析することも可能である。
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第5章 フロントエンドモジュール

5.1 フロントエンドモジュールの概要

図 5.1: フロントエンドモジュールの概略図

山形大学が開発したフロントエンドモジュールは、1台目の口径 10m望遠鏡で用いられている
TKOモジュールの機能を拡張したもので、高速かつ高性能な IC(CLC400など)が採用されている。
フロントエンドモジュールの概略図を図 5.1に示す。図 5.1の左上部に示すようにフロントエンド
モジュール 1台にはカメラ部分の 427本の PMTのうち 16本の PMTから 16チャンネルの信号が
入力される。またテスト端子から信号を入力すると、この 16チャンネル全てに同時に信号を入力す
ることができる。カメラからの信号はアンプを通して適当な大きさに増幅されたあと、分岐し様々
に処理され出力される。その出力の様子を以下に示す。

• ADC:光子がどれだけ入射してきたかを記録するためのADCへは、増幅された信号がチャン
ネルごとに出力される。

• TDC:時間に関する情報を処理するための TDCへはディスクリミネータをとおして、スレッ
シュホールドをかけられた信号がチャンネルごとに出力される。

• ASUM:PMTからの 16チャンネル分の信号を足し合わせた ASUM信号が出力される。

• LSUM:ディスクリミネータ、アンド回路を通して、16本中何本の PMTがスレッシュホール
ドを越えたかをしめす LSUM信号が出力される。
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以上にしめした出力は、フロントエンドモジュールが、1台目の望遠鏡のTKOモジュールから引き
継いだ機能である。以下には、TKOモジュールにはない新しい機能をしめす。

• computer control:アンド回路に入力される computer control信号により、チャンネル単位で
信号に対してマスクをかけることでトリガーに寄与させないようにすることができる。

• パターントリガーモジュール:アンプを通して増幅されたPMTからの信号はディスクリミネー
タ、アンド回路を経てパターントリガーモジュールへと出力される。

• VMEバス:スケーラーを通過しVMEバスを経由した信号により各チャンネルのカウントレー
トをモニターすることができる。

これらの新しい機能により、フロントエンドモジュールのより高速でインテリジェントかつ安定
したパフォーマンスが期待される。
以上に示した機能に関して、順番に詳しく説明していく。

5.2 フロントエンドモジュールのアナログ部の詳細

5.2.1 フロントエンドモジュールの外観

フロントエンドモジュールの外観を図 5.2に示す。フロントエンドモジュールは 36.67cm×40cm
のVME9U規格に従っている。まず入力信号はモジュールの背面の一番下から入り、40ピンのコネ
クターで受け取ることになる。また背面には VMEのコネクターが 2つ付いており、2つのうちの
上のコネクターでバスとデータをやりとりしたり、命令を受け付けたりするようになっている。こ
れにより、16ビットアクセス (16ビットのデータを一度に転送すること)が可能である。下のVME
コネクターはモジュールを安定させるためについており実際には使用しない。また、背面にはV430
規格のコネクターも付いているがこれは-5Vの電源を供給するためのコネクターである。VME規格
では+5Vと+12Vしかサポートされていない。しかし、フロントエンドモジュールには、CLC400
というオペアンプが使われており、このオペアンプは-5Vを必要としている。そのため、-5Vの電
源をとれる端子が必要となった。
前面には、一番下にADCへ信号を出力するためのコネクターがついており、40ピンコネクター

である。その上にはパターントリガーモジュールへ出力するための 36ピン、ハーフピッチコネク
ターが付いている。またそのすぐ上には、TDCに信号を送るためのコネクターが付いている。この
コネクターは 34ピンのコネクターである。その上には LEMOコネクターが 7つ付いている。それ
ぞれ、下から TEST端子、2つの LSUM、2つの ASUM、カウンターへのトリガーを受け付ける 2
つのコネクターである。また一番上には LEDがついている。これはモジュールがトリガーされた
ときに点滅する。
次から、以上の出力信号をつくる回路部分の 1チャンネル分の回路の流れついて示していく。

5.2.2 ディバイダー部、ADC部

図 5.3に入力信号からディバイダー部までの回路図を示す。ディバイダーの役目は入力信号をADC
へいく信号とモジュール内部へいく信号に分けることである。ただし、フロントエンドへの入力と
ADCへの出力の際に、ケーブルとのインピーダンス整合を取らなければならない。
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図 5.2: フロントエンドモジュール (左図)とその外観 (右図)

図 5.3をみると、回路図は大きく 3つの部分に分かれている。まず、最初のオペアンプはジャン
パーピンが 2つ付いていて、JP1のみにジャンパーピンを付けた場合は非反転増幅器になり、JP2
のみにジャヤンパーピンを付けた場合は差動増幅器になる。ここで R1という抵抗が 4つ入ってい
るが、この部分で入力インピーダンスの整合を取っている。差動増幅器および非反転増幅器のゲ
インは R2と R3の抵抗値の比で決まる。差動増幅器のゲインは R3/R2、非反転増幅器のゲインは
(R2+R3)/R2である。R2 = 120Ω、R3 = 240Ωであるから、差動増幅器であるときのゲインは 2
倍、非反転増幅器のときは 3倍となる。通常は差動増幅器として使用されるはずである。
最初のオペアンプの出力は図 5.3のようにコンデンサC2を介して、2つに分けられることになる。

このコンデンサC2はオペアンプのDC成分をカットするためのものである。2つに分けられた信号
のうちの上のオペアンプの回路が ADCに信号を出力する回路である。下のオペアンプの回路がフ
ロントエンドの内部に信号を導くための回路である。ADCへ信号を出力する回路では出力部の抵
抗R6を 75Ωにすることでケーブルとのインピーダンス整合を取っている。ADC、内部へ信号を出
力するオペアンプは共に非反転増幅器である。ADCへ信号を出力するためのオペアンプのゲイン
は (R4+R5)/R4であらわせる。R4 = 470Ω、R5 = 240Ω なのでゲインは約 1.5倍になる。内部へ
信号を出力するためのオペアンプのゲインも同様の式 (R9+R10)/R9であらわせる。R9 = 120Ω、
R10 = 360Ωなのでゲインは 4倍となる。つまり、最初のオペアンプが差動増幅器であったときの
ゲイン (2倍)も含めると、入力信号はADCへの出力信号では 2× 1.5 = 3倍となり、内部への出力
信号は 2 × 4 = 8倍となる。
以上で述べたオペアンプは全て CLC400という高性能なオペアンプである。CLC400はハイス

ピード、広帯域、低利得アプリケーション用に設計されたオペアンプである。スルーレートは 430
V/µsである。スルーレートとはオペアンプなどの最大応答速度を表す指標で、入力に立ち上がり
の速い理想的なパルスを加えたときの，出力電圧の立ち上がり時間をオシロスコープで観測し，出
力電圧の変化をV/µsなどで表す。一般に、高スルーレートのオペアンプとは数 100V/µsという値
を持つものを示す。これによりオペアンプの出力が高周波でいかに振幅電圧を大きくとれるかの目
安を与える。また、CLC400は 200MHzの広帯域と位相の直線性が優れた信号忠実性を示す。さら
に、+1倍のゲインでも外部位相保証回路なしで、その高性能を安定に実現することができる。
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図 5.3: フロントエンドの入力からディバイダーまでの回路図

CLC400の特徴
帯域幅 200MHz

スルーレート (ゲインが 2倍のとき) 430 V/µs
消費電力 150mW
ゲイン 1∼8倍

動作温度範囲 -40◦C∼+85◦C

表 5.1: CLC400のおもなスペック

CLC400はは比較的低い値の抵抗 (250Ω前後)を用いることで、つまり電流を多めに流すことで
その高い性能を発揮するため、抵抗は低い値のものを使用している。フロントエンドモジュールに
電源を供給した状態で信号を入力しなければオペアンプの出力部分での電圧は 0mVになるはずで
ある。しかし実際にはそうはならず数mV∼数 10mVのずれが生じてしまう。このずれをオフセッ
トというが、当初の設定ではフロントエンドモジュールのオフセットは数 10mVとやや高いもので
ありオフセットをおさえる必要があった (特にADCへの出力)。そのためCLC400の規格表により
その特性を調べた結果、CLC400には通常より低い値の抵抗 (250Ω前後) を用いることでその高い
性能を引き出せることがわかった。当初 CLC400に用いていた抵抗は数 kΩ とそれより 1桁ほど高
いものであったためオフセットを下げるという目的だけでなくCLC400の性能を引き出すという意
味でも抵抗のつけかえを行った。
まず、1チャンネル分のみ抵抗のつけかえを行った。抵抗つけかえについての実験を行った当時

はゲインの最終決定がなされておらず、図 5.3の最初のオペアンプのゲインと ADCへの信号を出
力するオペアンプのゲインは、共に 2倍に設定していた。抵抗をつけかえる前は図 5.3の R3、R4、
R5にあたる抵抗がいずれも 5.1kΩ、R2にあたる抵抗が 2.4kΩであった。そこで、R3、R4、R5に
あたる抵抗を 240Ω、R2にあたる抵抗を 120Ω につけかえてみた。この抵抗をつけかえる前後のオ
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フセットの値を表 5.2に示す。表 5.2に示すように 2つのオペアンプでのオフセットはともに小さ
くなっている。さらに、図 5.4、5.5のように出力された信号が抵抗をつけかえる前に比べて、パル
サーからの入力信号に近い形のものとなった。

抵抗をつけかえる前のオフセット 抵抗をつけかえた後のオフセット

最初のオペアンプ -32.3mV -2.3mV
ADCへ出力するオペアンプ +36.4mV +17.8mV

表 5.2: 抵抗のつけかえ前後の最初のオペアンプと ADCへの信号を出力するオペアンプのオフセット

図 5.4: パルサーからの入力信号

図 5.5: 抵抗をつけかえる前の ADCへの出力 (左図)と抵抗をつけかえた後の ADCへの出力 (右図)

そこで以上で述べたような抵抗のつけかえを全てのチャンネルで行った。その結果を表 5.3、5.4
に示す。表 5.4から ADCへの出力のオフセットは抵抗をつけかえる前はかなりばらつきがあった
が、抵抗をつけかえた後は値が+20mV付近にまとまった。

また、実験当時は最初のオペアンプとADCへの信号を出力するオペアンプの間に 1kΩの抵抗が
あった。これは CLC400にとっては大きな抵抗であるため、ADC への出力のオフセットに影響し
ているとおもわれた。この抵抗ははずしても特に差し支えない抵抗であったのではずしてみた。そ
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チャンネル 抵抗をつけかえる前 抵抗をつけかえた後
0 +27.9mV +2.2mV

1 −24.3mV −2.2mV

2 −32.3mV −2.3mV

3 −12.1mV −3.4mV

4 +12.5mV +3.3mV

5 +13.9mV +3.7mV

6 +11.6mV −0.3mV

7 +1.5mV +4.0mV

8 +33.9mV +2.4mV

9 +13.0mV −4.4mV

10 +26.8mV +5.4mV

11 +38.5mV +7.6mV

12 +20.8mV +1.8mV

13 +11.8mV −3.0mV

14 +10.5mV +3.3mV

15 +31.5mV −1.9mV

表 5.3: 抵抗をつけかえる前後の最初のオペアンプのオフセット (全チャンネル)

のときの ADCへの出力のオフセットは表 5.5のようになった。こうして 1kΩの抵抗をはずすこと
で全てのチャンネルのオフセットをさらに 10mV程度おさえることができ、表 5.5に示すように最
終的にオフセットを 10mV程度におさえることができた。

5.2.3 ASUM部

ASUMは図 5.6のような回路で作られる。まず、分岐した信号がトランジスターに入り、インピー
ダンス変換される。そして反転増幅器をサミング回路として使い、入力される 16チャンネル分の信
号のサミングを行う。そして、さらにもう一度反転増幅器を使って信号の極性を戻す。その後バッ
ファーアンプを通して信号が 2つに分かれる。こうして、16チャンネル分のアナログ信号を足し合
わせた信号がASUM信号として出力される。

1台目の 10m望遠鏡では、このASUM信号をトリガーの一部として利用している。1台目の望遠
鏡では 4×4=16本のPMTが 1つのボックスに入っており、この 16 チャンネルの信号を足し合わせ
たものを ASUM信号としている。まず、ASUM信号を 1つ目のディスクリミネータでスレッシュ
ホールドをかけることにより、ある一定値以上の ASUM信号を出力したボックスが何個あったか
を出力する。例えば、ある一定値以上のASUM信号を出力したボックスが 4Boxあったとき、その
ボックス数に比例したパルスハイトをもった信号が出力されることになる。次に、この信号に 2つ
目のディスクリミネータでスレッシュホールドをかけ、ヒットしたボックス数がある一定数以上で
あった場合に信号が出力される。1台目の望遠鏡ではこの ASUMによる信号と LSUMによる信号
(LSUMについては後述するが、LSUMにより何本のPMTがヒットしたかがわかるので LSUMに
スレッシュホールドをかけ一定数以上の PMTがヒットした場合信号を出力する。) をアンドするこ
とによりトリガーをかけている。つまり、ある一定数以上のボックスと、ある一定数以上の PMT
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チャンネル 抵抗をつけかえる前 抵抗をつけかえた後
0 +11.4mV +24.2mV

1 +24.2mV +21.3mV

2 +36.4mV +17.8mV

3 −8.1mV +15.5mV

4 −9.1mV +22.2mV

5 +7.8mV +16.0mV

6 +14.0mV +18.0mV

7 +8.5mV +23.5mV

8 +22.0mV +20.0mV

9 −8.0mV +21.1mV

10 +31.5mV +24.7mV

11 +19.0mV +27.2mV

12 +5.6mV +18.9mV

13 +16.0mV +19.0mV

14 −18.7mV +18.1mV

15 +9.1mV +22.5mV

表 5.4: 抵抗をつけかえる前後の ADCへ信号を出力するオペアンプのオフセット (全チャンネル)

にヒットがあるという条件でトリガーをかけている。

5.2.4 TDC部

TDCへの出力信号を作る部分の回路図を図 5.7に示す。TDCへの出力信号はスピードが重視さ
れているため、ECL出力になっている。そのため、DACで決められるスレッシュホールドレベル
によって、コンパレーターである HCMP96870が作動し、アウトを ECLロジックに変換して出力
する。オシロスコープでTDCへの出力信号を 1チャンネルずつ調べた結果、図 5.8に示すように 1
チャンネル分の信号は ECLロジックに変換されていることが確認された。(ただし、このとき高い
アウトプットのほうをグランドとしてみている。)

5.2.5 LSUM部、パターントリガーへの出力部、カウンター部

LSUM、パターントリガーモジュールへの出力信号、カウンターへいく信号は、回路のほとんど同
じ箇所にある。そこでその部分を図 5.9に示す。IN3から入力された信号がDACで決められるスレッ
シュホールドレベルを越えることによって、コンパレーター (HCMP96870)が作動する。すると、こ
のHCMP96870からの信号を受けて図 5.10に示すようにMC10131というフリップフロップがON
になる。続いてMC10114からの信号を受けてフリップフロップはOFFになる。このMC10114か
らの信号がフリップフロップから出力されるパルスの幅を調整することで、フリップフロップはパ
ルス的な波形の信号を出力する。このフリップフロップからの出力は 2つに分かれスケーラーとア
ンド回路 (MC10104) へ出力される。またアンド回路へは VMEバスラインからも信号が入力され
ており、ここでインヒビットがかけられるようになっている。つまりこのアンド回路は、あるチャ
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チャンネル 抵抗をショートさせたとき
0 +9.2mV

1 +9.3mV

2 +9.1mV

3 +6.5mV

4 +10.3mV

5 +5.1mV

6 +7.8mV

7 +11.3mV

8 +7.2mV

9 +8.3mV

10 +11.7mV

11 +14.0mV

12 +6.1mV

13 +6.3mV

14 +7.5mV

15 +7.3mV

表 5.5: 1kΩの抵抗をはずしたときの ADCへの出力のオフセット (全チャンネル)

ンネルの信号をトリガーに寄与させないようにする働きを持っている。(なお、このトリガーのトリ
ガー条件としては、主に「隣り合う 3本の PMTが同時に鳴る」というパターンが用いられる。)
アンド回路の出力は、3つに分かれており 1つは LSUM信号をつくるための回路に入る。LSUM

は、16チャンネルのうち何チャンネルがヒットしているかを示す信号である。スレッシュホールド
レベルを越えた信号がフリップフロップに入ると、そこからデジタル的な信号が出力される。この
信号はトランジスターを組み合わせた回路により、アナログ信号に変換される。そこで次の非反転
オペアンプで入力される 16チャンネル分の信号が足されて、バッファーへと導かれ、LSUM信号と
して出力される。例えば、いま 16チャンネルのうち 4チャンネルがヒットしているとすれば、その
ヒットしたチャンネル数に比例したパルスハイトを持ったアナログ信号が出力されることになる。
また、MC10125という ECLロジックを TTLロジックに変換する ICを通して、TTL の信号が

出力される。このTTLの信号は正論理と負論理の 2つに分けられる。正論理として出力された信号
によって、どのチャンネルにインヒビットがかけられているか (どのチャンネルをトリガーに寄与
させないようにしているか)をモニターできる。負論理として出力された信号はパターントリガー
モジュールへ出力される。

5.2.6 テスト端子

フロントエンドモジュールは、観測前の準備、点検などのため、必要に応じて動作確認が行われ
る。フロントエンドモジュールには 1台あたり 16のチャンネルが存在するが、動作確認を行う際
に、1チャンネルごとに信号を入力しながら行うのでは非常に面倒であり、時間もかかる。その手
間を省くためフロントエンドモジュールにはテスト端子というものが備え付けられている。テスト
端子付近の回路図は図 5.11のようになっている。このテスト端子から信号を入力すると全チャンネ
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図 5.6: ASUM部付近の回路図

ルの入力部分、つまり図 5.3の入力部分に、同時に信号を入力することができる。このように動作
確認などの際にテスト端子から信号を入力することで、各チャンネルの様子を同時に並行して調査、
比較することができる。
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図 5.7: TDC部付近の回路図

図 5.8: TDCへの信号の 1チャンネル分の出力
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図 5.9: LSUM部付近の回路図

図 5.10: フリップフロップからの出力信号のつくられる様子
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図 5.11: テスト端子付近の回路図
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第6章 フロントエンドモジュールの性能

6.1 ダイナミックレンジ

2006年打ち上げ予定のGLAST衛星は、50MeV ∼ 300GeVのエネルギー領域をカバーしているが、
CANGAROOIII望遠鏡ではGLAST衛星のすぐ上のエネルギー領域から数10TeVぐらいまでのガン
マ線をカバーする予定である。そのため、フロントエンドモジュールをはじめとした、CANGAROO
III望遠鏡で用いられる回路には広いダイナミックレンジが要求される。つまり、300GeV程度から
の信号を取得でき、かつ数 10倍程度のダイナミックレンジを達成できるような回路が必要となる。

300GeVからダイナミックレンジをとるためには、300GeVのガンマ線において、1 台の望遠鏡に
どのくらいのフォトンが入射してくるのかを知らなくてはならない。そこで、300GeVのガンマ線
が地面に対して垂直に入射したとき、望遠鏡の 1本の PMTにどの程度のフォトンが受かるのかを
シミュレーションした。このとき望遠鏡は鉛直上方を向いており、シャワーの中心から 50mごとに
0m(シャワー軸上)、50m、100m...500mの位置に望遠鏡があった場合についてそれぞれ調べた。そ
の結果、1本のPMTに受かるフォトエレクトロンの平均値は表 6.1のようになった。フロントエン

シャワー軸からの距離 1本のPMTに受かるフォトエレクトロンの平均値 [p.e.]
0m 7.3
50m 7.2
100m 7.5
150m 7.2
200m 4.7
250m 3.4
300m 3.2

表 6.1: 300GeVのガンマ線において、1本の PMTに入射してくるフォトエレクトロン数。

ドモジュールには、表 6.1に示すようなフォトン数でもバックグラウンドに埋もれないよう処理で
きる性能が要求されるわけだが、フロントエンドモジュールは、実験において 3p.e.以上からの信
号を確実にノイズと分離できている。即ち、表 6.1をみると 300m以内ならば 3p.e.以上受かってい
るので、シャワーの中心から 300m以内でフロントエンドモジュールは 300GeV以上のエネルギー
をもったガンマ線による情報を取得することができる。
望遠鏡のカメラ部分からの信号はフロントエンドモジュールに入力され、アンプを通して通常

は 3倍に増幅された後、ADCへ出力される。そこでカメラからの入力信号のパルスハイトとその
(ADCへの)出力信号のパルスハイトを測定した。カメラは 1p.e.に対し 6mVの信号をフロントエ
ンドに入力してくる。そこで、フロントエンドモジュールへの入力信号をフォトエレクトロン数に
換算し、カメラに入射してくるフォトエレクトロン数と ADCへの出力信号のパルスハイトの関係
をあらわすグラフを作成した (図 6.1)。図 6.1をみると横軸である入射フォトエレクトロン数がお
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図 6.1: フロントエンドモジュールのダイナミックレンジ

よそ 155p.e.くらいまでは線形的に増幅されている。(前に述べたように入射フォトエレクトロンが
3p.e.以上からの信号は確実にノイズと分離できているので最小値は 3p.e.である。) この図 6.1の線
形領域は 3p.e.∼155p.e.の間で、倍率は 155/3∼52倍となる。しかし、スルーレートの影響により、
155p.e.からグラフは徐々に寝てしまい、入射フォトエレクトロンが∼225p.e.ではついに出力信号
のパルスハイトが一定になってしまう (図 6.1のようにグラフは寝てしまうが、数 nsのパルス幅の
パルスを形を変えないでここまで増幅させるのは回路では難しいことであり、我々はなんとかここ
までの結果を出すことができた。)。ADCではこの出力信号からPMT に何フォトンのチェレンコ
フ光が入ってきたかがわかり、そのフォトン数から対応するガンマ線のエネルギーを見積もること
ができる。225p.e.以上の入射フォトエレクトロンでは出力信号の値が一定となりフォトン数は見積
もれない。しかし、3p.e.∼225p.e.の間のように完全に一定になっていなければ、この曲線部分とエ
ネルギーの相関関係を事前に試験等で把握しておくことで観測データを補正し対応するエネルギー
を見積もることができる。そのためダイナミックレンジは 3p.e.∼225p.e.の間で 225/3=75倍とな
る。つまり、300GeV×75 ∼23TeVなのでフロントエンドモジュールにおけるエネルギーレンジは
300GeV∼23TeVとなる。

6.2 時間特性

ガンマ線によるエアシャワーからのチェレンコフ光と夜光によるバックグラウンドの様子を図 6.2
に示す。図 6.2で赤の太線で表したものが 300GeV のガンマ線によるエアシャワーによるチェレン
コフ光の時間的な分布であり、青の細線で表したものが夜光によるフォトンの分布である。明らか
にガンマ線起源のフォトンの分布はバックグラウンドと区別ができるような高さと幅を持っている。
このことから、広い時間帯でフォトンを測定するのではなく、ガンマ線によるエアシャワーの起こっ
た瞬間だけ、フォトンを信号として測定することで、この夜光によるバックグラウンドを除去し、ガ
ンマ線による信号を得ることができる。図 6.2では、ガンマ線によるエアシャワーの継続時間が 10
ns程度である。先程、エネルギーレンジ 300GeV∼40TeVのガンマ線の情報を、エアシャワーの中
心から 300m以内で取得できることを述べた。そこで、ガンマ線のエネルギー 300GeV∼40TeVの
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図 6.2: ガンマ線によるエアシャワーからのチェレンコフ光と夜光 (バックグラウンド)の時間的な分布

図 6.3: エネルギーごとのエアシャワー 1イベントに対するチェレンコフ光の継続時間

間で、それぞれエアシャワーの中心から 300m以内におけるエアシャワーの継続時間についてのシ
ミュレーションをおこなった。この結果を図 6.3に示す。この図からチェレンコフ光の継続時間の
ばらつきは、300GeV∼40TeVのそれぞれのエネルギーにおいてエアシャワーの中心から 300mまで
の範囲で 20ns以内と予測することができる。
図 6.3よりガンマ線によるエアシャワーの継続時間が 20ns以内であることがわかる。これらのガ

ンマ線による信号を取得するとき、回路による信号の時間的なばらつきがあまり大きいと、エアシャ
ワーとのコインシデンスがとれなくなってしまう。そのため、フロントエンドモジュールでは、信
号の時間的なばらつきを数 nsにおさえなくてはならない。

1台のフロントエンドモジュールは 16本の PMTからの信号、つまり 16チャンネルの信号をカ
バーしているが、フロントエンドモジュールにはテスト端子というものがあり、ここから信号を入
力することによって 16チャンネル全てに同時に信号を入力することができる。テスト端子につい
ての概略図を図 6.4に示す。TDCおよびパターントリガーモジュールへ出力される 16チャンネル
の信号が時間に関する情報を含んだ信号であるのでテスト端子を使って、これらの信号が各チャン
ネルごとにどれだけばらつくかを測定した。テスト端子から 16チャンネルに同時に信号を入力し、
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TDCおよびトリガーモジュールへの出力信号の 0チャンネルに対する他チャンネルの相対的な時
間のばらつきを調べた。理想的にはこのばらつきは 0nsになるはずであるが実際にはそうはならな
い。結果を図 6.5に示す。フロントエンドモジュールではこのばらつきは数 nsであることが要求さ
れるが、測定の結果 TDC、パターントリガーモジュールへの出力信号の時間的なばらつきは共に
±0.8ns程度となった。

図 6.4: フロントエンドモジュールのテスト端子の概略図

図 6.5: TDCおよびトリガーモジュールへの出力信号のばらつき (横軸が時間 [ns]、縦軸がカウント数)
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第7章 結論

山形大学では、CANGAROO IIIのために「回路の高速化をはかる」、「広いダイナミックレン
ジを得る」および「信号の時間的なばらつきを数 nsにおさえる」という目的でフロントエンドモ
ジュールの開発をおこなってきた。まず、「回路の高速化をはかる」ために、インタフェースをすべ
て VME規格で統一した。残りの 2つについては、オフセット、ノイズをおさえ抵抗の最適値をも
とめることなどを行い、フロントエンドの精度を初期のものよりもかなりよいものにすることがで
きた。
その結果は以下のようになった。

• フロントエンドモジュールにはシャワー軸から半径 300mほどの有効面積、300GeV程度から
100倍程度のダイナミックレンジが求められるが、前章で述べた通り、実際には、シャワー軸
から半径 300m以内でフロントエンドモジュールは 75倍のダイナミックレンジを実現するこ
とができた。つまり、300GeVから 23TeVまでのエネルギー領域ならば精度よく観測するこ
とができる。

このエネルギー領域とGLASTのカバーするエネルギー領域とあわせることで、いままでの観測
におけるEGRETとチェレンコフ望遠鏡とのエネルギーギャップを埋めることなどができる。また、

• ガンマ線によるフォトンの特性からバックグラウンドをおとすために、回路のタイミング精
度を±0.8nsにおさえたことにより、300GeVの低エネルギーでもバックグラウンドに埋もれ
ず、ガンマ線による情報を有意に抜き出すことができる。

フロントエンドモジュールに求められた値は±数 nsであったので、よい結果が得られたことになる。
順調に行けば、2002年 3月から望遠鏡の建設がはじまり、5月から稼働し、キャリブレーション

および試運転等が行われる予定である。
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付 録A プロトンの衝突を起源とするガンマ線の
エネルギー

実験室系で、エネルギー E1のプロトン p1と静止したプロトン p2(静止エネルギーm0c
2)が衝突し

たとすると、これを重心系でみたときの p1、p2のエネルギーは

E
′
1 =

1√
1 − β2

E1 − β√
1 − β2

√
E2 − (m0c2)2 (A.1)

E
′
2 =

1√
1 − β2

m0c
2 (A.2)

となる。重心系でみているのでこの 2つのエネルギーE
′
1、E

′
2が等しくなっているためE

′
1 = E

′
2

とし β をもとめると

β =
E1 − m0c

2√
E1

2 − (m0c2)2
(A.3)

となる。プロトンの衝突によって生成される π0が崩壊したときに放出する 2本のガンマ線のエネ
ルギーは重心系でおよそ 67MeVである。このガンマ線を実験室系でみたときのガンマ線のエネル
ギーをもとめるには前程もとめた βにマイナスをつけてローレンツ変換すればよいので、ガンマ線
のエネルギーは E

′
γ は、

E
′
γ1

=
1√

1 − β2
Eγ − β√

1 − β2
cp (A.4)

となる。β = 1と近似し、また E = cp = 67MeVであることを使うと上式 A.4は、

E
′
γ(MeV ) = 67× 2 × 1√

1− β2
(A.5)

となる。式 A.3でもとめた βをこの式 A.5に代入すると

E
′
γ(MeV ) = 67× 2×

√
E1

2 − (m0c2)2

2E1m0c2
(A.6)

となりガンマ線のエネルギーがもとまる。

69



付 録B ブレーザーの放射領域のスケール

図 B.1: ジェットの A地点から B地点まで移動を観測したときの概略図

活動銀河核のジェットの構造変化を観測すると、多くの場合に放射の強い場所が見かけ上光速以
上で移動していく超光速運動が検出されている。超光速運動といっても実際に放射体が光速以上で
運動しているわけではない。図 B.1に示すように、観測者がジェットを観測するときみかけの移動
速度は実際の速度よりも非常に速くみえる。これは、視線方向とジェットのなす角が小さいほど顕
著にみられる。図 B.1に示すように、ジェットの速度を v = cβ、ジェットが視線方向となす角を θ

とすると、ジェットがA地点からB地点へ移動した場合、Aから発せられた光が観測地点に到達す
るまでの時間を t、Bから発せられた光が観測地点に到達するまでの時間を t

′
とすると

t =
L

c
(B.1)

t =
l

v
+

L − lcosθ

c
(B.2)

となる。観測地点での時間差∆t = t − t
′
は

∆t =
l

v
− lcosθ

c
(B.3)

となるのでみかけの移動速度 vapp = lsinθ/∆tは、

vapp =
vsinθ

1 − βcosθ
(B.4)

となることがわかる。例えば cosθ = βのときにはジェットのローレンツ因子を γとすると、式B.4
より vapp = γvとなる。このときの γ は個々の電子のローレンツ因子ではなくて、ジェット全体の
ローレンツ因子である。
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また、特殊相対論から、ジェットの固有系で測った時間間隔∆ts、振動数 νsと観測される時間間
隔∆tob、振動数 νob の間にはの間には

∆tov =
∆s

σ
(B.5)

νov = νsσ (B.6)

の関係があることにある。ここで

σ =
1

γ(1− βcosθ)
(B.7)

である。このとき σはビーミング因子と呼ばれる。例えば cosθ = βに対しては σ = γ となる。ま
た、前に示したようにこのときのジェットのみかけの移動速度は vapp = γvとなるので、みかけの移
動速度からビーミング因子 σがもとまる。単純に考えれば光速度に時間変動をかけ算した値 c∆tob

が放射領域のスケールに相当する。しかし、ブレーザーの場合、強くビーミングしていることを考え
ると、式 B.5を用いてさらにビーミング因子をかけ算した値 c(σ∆tob) = c∆tsが実際の放射スケー
ルに相当することになる。
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