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はじめに

天体からのガンマ線は地上に直接到達できないため、観測は人工衛星を用い

て始まった。ガンマ線が大気中で起こす粒子シャワーから放出されるチェレン

コフ光を用いて間接的にガンマ線を捕らえる手法は、1960年代から試みられ

てきたものの、確実な信号が検出されるようになったのは 1980年代の終わり

ごろ、イメージング法が開発されてからであった。このWhippleグループに

よるかに星雲からの TeV(= 1012 eV)ガンマ線の検出が 1989年に報告されて

から、この分野は急激に発達を見せている。ここでは、TeV領域の天体ガンマ

線の観測により明らかにされてきた高エネルギー天体の観測結果の概略につい

て、最近の成果を中心に解説する [1]。

1. 地上ガンマ線観測

TeV領域天体ガンマ線の観測は、解像型チェレンコフ望遠鏡によるイメージ

ング法の確立によってブレークスルーを迎えたと言える。Weekes と Turver

は 1977 年、チェレンコフ光を二次元で観測することの利点を指摘している

が、これは主に角度分解能の向上についてであった [2]。翌年にはガンマ線

と陽子のイメージによる識別可能性を指摘し [3]、これを受けてWeekes らは

Whipple 10m望遠鏡に最初のイメージングカメラ (2インチ光電子増倍管 37

pixels)を設置して 1982年から観測を始めた。Hillasは 1983年、モンテカル

ロ計算に基づき像のモーメントとして「イメージパラメータ」を定義し、イ

メージによる識別の定量的方法を提案した [4]。解像型チェレンコフ望遠鏡の

解析には、このイメージング法が改良されながら用いられている。Weekes et
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al.は 1989年、このイメージパラメータ分布を用いて 9σ の統計的有意性でか

に星雲の検出を報告した [5]。これが最初の確実な TeVガンマ線源の検出とい

えるものである。その後Whippleのイメージングカメラは 109 pixels（1988

年）、337 pixels（1996 年）と進化し、1999 年からは 490 pixels で観測が続

けられている。南半球では、日豪共同の CANGAROOグループが東京天文台

（当時）堂平観測所で役目を終えた月測距儀 3.8m を改造し、224ch の高解像

度イメージングカメラを主焦点に置いて南オーストラリア州ウーメラで 1992

年から観測を開始した。Comptonガンマ線天文台衛星の EGRET検出器で検

出された GeVガンマ線天体などをターゲットとして観測を進め、南天最初の

TeVガンマ線天体としてパルサー PSR 1706-44を検出した [6]。1999年には

新規に建設した 7m望遠鏡（翌年 10mに拡張）が稼動を始め、いくつかの新

TeV天体が発見されている [7]。

2. ステレオ観測

チェレンコフ光は、直径 300m、厚さ 1mの「円盤」として地上に到達する。

この円盤を 100m程度離れた 2ヶ所で同時に検出することにより、「三角測量」

としてシャワーまでの距離の情報を得て、シャワーの到来方向をより正確に

求めようというのがステレオ観測法である [8]。角度分解能の向上のみならず、

シャワーから検出器までの距離がわかることにより、シャワーの発達高度のば

らつきが補正されて、エネルギー分解能も向上する。ドイツなどの HEGRA

グループはカナリア諸島ラパルマに 3m口径のチェレンコフ望遠鏡 5台を設置

し、イメージングカメラを装備して解像型チェレンコフ望遠鏡によるステレオ

観測を開始した [9]。このような観測により、かに星雲の TeVガンマ線放射領

域は 1.5’以下であることが示され、ステレオ観測により角度分解能を向上でき

ることが示された [10]。最近稼動を始めた CANGAROO-IIIや H.E.S.S.、建

設中の VERITASは第二世代のステレオ観測システムとなっている（後述）。

3. 観測の現状

表 1 に Trevor Weekes がまとめた TeV ガンマ線カタログを示す [11]。こ

れは 2003年宇宙線国際会議で彼が示したもので、この会議で検出が報告され
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表 1. TeVガンマ線天体カタログ 2003 (T.C. Weekesによる)

Catalog Name Source Type Date/Group EGRET Grade

TeV 0047−2518 NGC 253 Starburst 2003/CANG. no B

TeV 0219+4248 3C 66A Blazar 1998/Crimea yes C-

TeV 0535+2200 Crab Nebula SNR 1989/Whipple yes A

TeV 0834−4500 Vela SNR 1997/CANG. yes C

TeV 1121−6037 Cen X-3 Binary 1999/Durham yes C

TeV 1104+3813 Mrk 421 Blazar 1992/Whipple yes A

TeV 1231+1224 M 87 Radio Gal. 2003/HEGRA no C

TeV 1429+4240 H 1426+428 Blazar 2002/Whipple no A

TeV 1503−4157 SN1006 SNR 1997/CANG. no B

TeV 1654+3946 Mrk 501 Blazar 1995/Whipple no A

TeV 1710−2229 PSR 1706-44 SNR 1995/CANG. no A

TeV 1712−3932 RX J1713-39 SNR 1999/CANG. no B+

TeV 2000+6509 1ES 1959+650 Blazar 1999/TA no A

TeV 2032+4131 Cyg OB2? OB Assoc. 2002/HEGRA yes? C

TeV 2159−3014 PKS 2155-304 Blazar 1999/Durham yes A

TeV 2203+4217 BL Lacertae Blazar 2001/Crimea yes C

TeV 2323+5849 Cas A SNR 1999/HEGRA no B

TeV 2347+5142 1ES 2344+514 Blazar 1997/Whipple no C

た天体を含まない。「EGRET」は EGRET による GeV 領域の検出の有無、

「Grade」というのは彼の与えた評価で、Aは複数のグループが高い有意度で

検出した天体、Bは高い有意度で検出されているが一つのグループのみによる

もの、Cはまだ有意度が十分高いといえないものである。以下、個別の天体に

ついて簡単にコメントしていく。

3.1. パルサーとパルサー星雲

かに星雲

最初の TeVガンマ線天体といえるかに星雲は、TeVガンマ線天文学の標準

光源として地位を獲得しており、エネルギースペクトルは、100 TeV領域まで
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延びていることが観測されている [12] [13]。この TeV領域ガンマ線は、パル

ス成分が見つかっておらず、シンクロトロン放射を起こしている高エネルギー

電子がそのシンクロトロン光子を逆コンプトン散乱して高エネルギーガンマ線

を作り出すという Synchrotron-Self-Compton機構で解釈されている [14]。し

かし、このメカニズムでは数十 TeV領域まで延びたガンマ線スペクトルの説

明は困難であり、他の加速機構が関係している可能性もある [15]。

PSR 1706-44

EGRETにより GeV領域でパルスが観測されているが、TeV領域では DC

成分のみが観測されている [6] [16]。周囲のパルサー星雲は貧弱で、逆コンプ

トン放射として解釈するのは困難である [17]。

3.2. 超新星残骸

高エネルギー宇宙線の起源を超新星残骸の衝撃波における粒子加速とする説

は長い歴史を持つが [18]、宇宙線のエネルギー収支の問題と、地球近傍の粒子

の衝撃波加速の観測から支持されていても、実際の超新星残骸における粒子加

速の証拠は乏しかった。しかし、X線・TeVガンマ線の観測により状況が大き

く変化してきている。

SN1006

1006 年に起きた歴史的超新星の残骸とされるこの天体のシェルからは、

ASCA衛星により非熱的な X線放射が見つかり、シンクトロン放射とすれば

数十 TeVの高エネルギー電子が存在することを意味し、超新星残骸における

高エネルギー粒子加速の証拠として注目された [19]。CANGAROO の 3.8m

望遠鏡による観測からは、この高エネルギー電子と宇宙背景放射光子の逆コン

プトン散乱で生成されたと考えられる TeV 領域のガンマ線信号が検出され、

より直接的な粒子加速の証拠となった [20]。2003 年の宇宙線国際会議で、カ

ナリア諸島の HEGRA CT1のグループが北天からの大天頂角観測でガンマ線

信号を捕らえたと報告したが [21]、動き始めたばかりのナミビアの H.E.S.S.

望遠鏡の初期の観測では信号が得られなかった [22]。本格的な稼動後の結果が
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注目される。

Cas A

電波源として見つかったこの超新星残骸は、歴史記録にはないが爆発後数

百年と若い残骸と考えられ、粒子加速天体の候補と考えられた。HEGRA CT

systemによる長時間の観測により、かに星雲の 3%程度と小さなフラックス

ではあるが検出された [23]。

RX J1713.7-3946

非熱的放射を示すシェル型超新星残骸として X 線で見つかり、超新星残骸

1006と似た性質を示すことから TeV領域での検出が期待され、CANGAROO

3.8m 望遠鏡で検出された [24] 天体である。10m 望遠鏡の観測結果によるエ

ネルギースペクトルは、400 GeV～10 TeVの観測範囲で単一のべき乗で表さ

れ、高エネルギー電子からの放射では説明できない [25]。これを周囲の物質と

の相互作用で生じる π0 が崩壊して起こすガンマ線放射と解釈すれば、加速さ

れた陽子の存在を示唆するものであり、宇宙線の起源の問題の解明に大きな鍵

を与え得る結果と言えよう。

超新星残骸 RX J0852.0-4622

大きく広がった Vela超新星残骸に隠されていたこの超新星残骸には、X線

領域で非熱的放射が見られ、超高エネルギー電子の逆コンプトン散乱による

TeV 領域のガンマ線放射が予想された。CANGAROO 10m 望遠鏡１号機に

より 2001年末から 2002年にかけて計 70時間の観測が行われ、ガンマ線信号

が見つかった [26]。確認されれば TeV 領域で検出された超新星残骸として 4

例目となり、超新星残骸における高エネルギー粒子の加速の証拠を強化するも

のである。
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3.3. そのほかの銀河系内天体

銀河中心

我々の銀河中心は、強力な電波源 (Sgr A*) であり、EGRET による GeV

ガンマ線ではハードな放射が見つかっているが、X線強度は強くない。このよ

うな高エネルギー放射の機構についてはまだ定説はない。CANGAROO 10m

望遠鏡 1号機の 2000年と 2001年の計 120時間（OFF方向の観測は別）の観

測データをイメージ解析することにより、ガンマ線信号が検出された [27]。ガ

ンマ線のエネルギー閾値は約 250 GeVである。Whippleグループは最近、北

半球から大天頂角 (平均 61◦)で 26時間観測し、2.8 TeV以上でかに星雲の 4

割ほどの強度のガンマ線信号を報告している [28]。

未同定天体 TeV J2032+4130

HEGRA CT system の観測により、1980 年代に 1015eV ガンマ線の検出

が報告された X 線連星 Cyg X-3 の約 0.7◦ 北に未同定の TeV ガンマ線天

体が見つかった [29]。他の波長ではめぼしい対応天体はなく、Cygnus OB

associationとの関連も提案されている。ごく最近Whippleも過去のデータか

らこの天体の位置に信号を報告している [30]。

3.4. 活動銀河核

EGRET 検出器で同定されたガンマ線天体のうちでは、活動銀河核、特に

blazarと呼ばれるタイプが最も多い [31]。このタイプの活動銀河核では、巨大

質量ブラックホール周囲から噴出す相対論的ジェットが視線方向を向いている

とされ、相対論的ビーミングのために粒子のローレンツ因子が大きくなり、逆

コンプトン散乱などで放出される光子のスペクトルがガンマ線領域まで延びて

いると考えられている。また、1時間を切る早いスケールに至るまでガンマ線

強度が時間変動することが報告されており、ガンマ線放射はこのスケールに対

応した狭い領域で起こっていることになり、ブラックホール近傍の現象を探る

上で貴重な情報を提供している。また、TeV 領域のガンマ線は銀河間の背景

赤外線と衝突して電子陽電子対を作って失われるため、遠方の天体ほどスペク
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トルが吸収を受け、宇宙論的情報も与えてくれる [32]。

以下の天体名の後に示す z の値は赤方偏移であり、z が小さいとき天体まで

の距離はおよそ cz/H0 となる。（ただし H0 ≈ 71 km/s/Mpcはハッブル定数

である。)

Mrk421 (z = 0.031)

Whipple グループにより検出された TeV 領域最初の銀河系外天体であり

[33]、X線強度と相関したフレア現象がたびたび観測されてきた。このような

相関は、高エネルギーに加速された電子からのシンクロトロン放射として X

線を、背景放射光子との逆コンプトン放射としてガンマ線を説明するという

Synchrotron Self-Compton モデルで説明されている [34]。CANGAROOで

は 2001年 2月から 3月に HEGRAグループなどにより TeVガンマ線のフレ

アが観測された速報を受けて、大天頂角ではあるが 10m望遠鏡による観測を

試みた。天頂角は 70度ほどになるのでエネルギー閾値は 10 TeV程度となっ

てしまい、銀河間の背景赤外線により吸収を受け、大きく減衰しているはずで

ある。ところが、ガンマ線の信号が有意度 5σ 程度で見つかった [35]。これは

背景赤外線の量についての見積もりの見直しが迫られることなどを意味して

いる。

Mrk501 (z = 0.034)

Whipple グループが 1996 年に最初に報告しているが [36]、1997 年に強い

フレアを起こし、各地の望遠鏡で観測されてもっとも良い統計のガンマ線イベ

ントサンプルを提供してきた天体である [37]。スペクトルはハードで、赤外線

による吸収を補正すると源でのスペクトルはさらにハードになり、背景赤外線

の量が少ないことを示唆しているのかもしれない。

1H 1426+428 (z = 0.0129)

Whipple グループにより 2001 年に報告され [38]、HEGRA グループ [39]

と CATグループ [40]によっても確認されたこの天体は、赤方偏移が 0.129と

最遠の TeVガンマ線天体として、背景赤外線量の推定に重要であり、フレア
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時のスペクトルの詳細な検討が行われている [41]。

1ES 1959+650 (z = 0.048)

1999年 Uta 7TAグループにより最初に報告されたが有意度は高くなかった

[42]。2002年に HEGRAグループ [43]やWhippleグループ [44]により TeV

ガンマ線フレアが観測され、ガンマ線 blazarとして確立した。

PKS 2155-304 (z = 0.117)

ダラム大学グループによって 1997年の観測から検出が報告されていた [45]。

CANGAROOの観測では上限値のみが得られていた [46]。H.E.S.S.の最初の

2台による 2002年の観測でガンマ線信号が報告された [47]。

1ES 2344+514 (z = 0.044)

Whipple グループにより最初に検出され [48]、HEGRA グループによって

CT systemで確認されたが [49]、両者とも有意度はあまり高いとはいえない。

3.5. そのほかの銀河系外天体

NGC253 (距離 2.5 Mpc)

CANGAROOグループは今まであまり注目されていなかった新しいタイプ

の高エネルギーガンマ線天体として、超新星爆発の頻度が高い爆発的星形成銀

河 NGC253を 10m望遠鏡により観測し、予想を超える強度のガンマ線信号を

見つけた [50]。これは通常銀河として初めてのガンマ線天体となる。また、こ

のガンマ線信号は空間的に点源より広がった様相を示しており、EGRET検出

器によって GeV領域では上限のみが得られている [51]ことと合わせ、その起

源について興味が持たれる。

M87 (z = 0.00436)

Vir A としても知られる巨大電波銀河で、中心には ∼ 109M¯ のブラック

ホールがあるとされており、ジェットも観測されているが、blazar の場合と
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異なり視線方向から外れている。2003 年 HEGRA CT system の観測により

TeVガンマ線の信号が報告された [52]。

4. 世界の状況

Fig.1に以上述べた天体の天球上の分布を示す。地上望遠鏡では天球のすべ

てをカバーすることができず、北半球と南半球にそれぞれ装置が必要である。

また、活動銀河核のように変動の激しい天体では、経度の異なる位置にある望

遠鏡で切れ目のないデータを取ることも重要である。

我々は日豪共同の CANGAROO-IIIプロジェクトとして、10m口径望遠鏡

4 台によるステレオ観測装置の建設を進めてきていたが、2003 年度末に 4 台

目の調整も終了し、フル観測を開始した [53]。同じ南半球では、ドイツなどの

H.E.S.S.グループがアフリカ・ナミビアに 12m口径望遠鏡 4台の装置を完成

し、観測を始めている [54]。北半球では別のドイツなどの MAGIC グループ

がカナリア諸島ラパルマに 17m望遠鏡の設置を完了し、観測を開始した [55]。

Whipple グループは 7 台の 12m 望遠鏡 7 台による VERITAS を計画してい

たが、まず 4台分の予算が認められ、最初の 1台となるプロトタイプが完成す

るところである [56]。これらの望遠鏡により天球が TeV領域で広くカバーさ

れることになり、観測結果が出てくるここ数年は、TeVガンマ線天文学にとっ

て新たな時代の始まりとなることであろう。

5. まとめ

TeVガンマ線観測は、チェレンコフ光のイメージング法を用いた宇宙線シャ

ワーとガンマ線シャワーの識別の成功というブレークスルーと共に、過去十数

年で急速な進展を見せている。ステレオ法の有効性も証明され、チェレンコフ

光観測による角度分解能・エネルギー決定精度も向上している。TeVガンマ線

天体はパルサー星雲、ブレーザー、超新星に加えて、爆発的星形成銀河、電波

銀河、銀河中心などその範囲を拡大している。いくつかの超新星残骸から TeV

ガンマ線が観測されたことは高エネルギー粒子加速の証明ではあるが、宇宙線

の起源として陽子が加速されている証拠はまだ十分とはいえない。大型計画が

各地で進行中であり、これから本格的な観測データが蓄積されることにより衛
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Fig.1. 銀河座標系で示した TeVガンマ線天体の天球分布。

星観測とのエネルギーギャップは縮まっていく。さらなる次期大型計画も構想

されており、エネルギー領域が衛星観測とオーバーラップしていくにつれ、よ

り相補的で相互に較正された多数の天体の高エネルギースペクトルが精密に測

定できるようになり、粒子加速と放射機構の解明が進むであろう。
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