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概 要

我々は次世代のMeVガンマ線望遠鏡として電子飛跡検出型コンプトンカメラ (Electron-Tracking

Compton Camera、ETCC)の開発を行っている。ETCCは散乱体としてガスを封入し、micro pixel

chamber(µ-PIC)と gas electron multiplier(GEM)を増幅器兼二次元読み出し器としたmicro Time

Projection Chamber(µ-TPC)を使用し、また吸収体として無機シンチレータを用いたシンチレー
ションカメラを µ-TPCの周囲に配置している。µ-TPCで反跳電子の三次元飛跡とエネルギーを、
PSAで散乱ガンマ線の吸収点とエネルギーを測定することで、入射ガンマ線のエネルギー及び到
来方向を一光子毎に決定することができる。さらに、電子のエネルギー損失率 dE/dxを考慮する
ことによりバックグラウンドとなる荷電粒子などの雑音事象を除去し、環境ガンマ線と線源から
のガンマ線のみを残すことができる。
我々は 2006年 9月、岩手県三陸において小型ETCCを用いた第一回気球実験Sub-MeV gamma-

ray Imaging Loaded-on-balloon Experiment I (SMILE-I)を行い、高度 35 kmで宇宙拡散ガンマ
線と大気ガンマ線の観測に成功した。現在は次期気球実験 SMILE-IIとして、かに星雲を高度 40

km、4時間程度の観測により 5σの有意度で検出すべく検出感度、角度分解能の向上を目的とし
た改良を行っている。SMILE-II用 ETCCでは有効面積が 300 keVにおいて 0.5 cm2以上必要で
あり、それを満たすために µ-TPCを 30 cm角に大型化し、シンチレーションカメラにも 8 × 8

チャンネルのマルチアノード光電子増倍管であるH8500を 108個使用している。ただ、H8500に
は各チャンネルで利得にばらつきがあるため、108個のシンチレーションカメラのエネルギー較
正が必要であり、139Ce、133Ba、22Na、137Cs、54Mnの 5つのRI線源を用いて決定を行うシステ
ムを構築し、較正を行った。その結果、エネルギー分解能が ∆E

E = 132± 2 · E−0.389±0.002[%]と
なり、エネルギー帯域は 80 ∼ 900 keVであった。
較正したシンチレーションカメラを SMILE-II用 ETCCに組み込んだ後、実際の天体観測を模

し、バックグラウンド優位な状況下でのガンマ線源の測定を行った。22Naを厚さ 2 mmの鉛で包
み、ETCCから距離 2 mの位置に置くと、ガンマ線源の強度は 2πの立体角で、バックグラウン
ドに対して 2 %となり、これはかに星雲観測時に予想される S/N比の数倍程度である。この状態
で、シンチレーションカメラをTPCの底面 36個分のみ使用して測定すると、25時間の観測によ
り 19σの有意度での検出に成功した。シンチレーションカメラを側面分まで使用した場合、検出
感度は 5時間の観測で 7σ程度と考えられる。そこで、さらに弱い線源を作り、かに星雲の半分程
度の強度での観測を行った。しかし、イメージングには成功したものの、バックグラウンドの評
価が難しいため、現在オンソースからバックグラウンドを評価する手法を検討中である。
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第1章 MeVガンマ線天文学

かつての天文学は可視光によって恒星や惑星を研究するものであり、宇宙は安定で静的なもの
であると考えられてきた。しかし、現在は電波からガンマ線までの様々な波長の電磁波はもちろ
ん、陽子を主とする宇宙線やニュートリノ等での観測も行われている。これらの新しい“窓”か
らの情報によって、宇宙には激しく活動する天体が存在することが分かってきた。
ガンマ線はこの様な窓の一つであり、数百 keV以上のエネルギーを持つ電磁波を指す。最初の

ガンマ線天体観測はX線の最初の観測である Sco X-１の発見とほぼ同時期の 1961年に行われた。
また、1950年代に早川等により、宇宙線と星間物質との相互作用で作られる π0の崩壊によって
ガンマ線が放射されることが予言されて以来、1967年にOSO-3(≥50 keV)、1972年に SAS-2(20

MeV～1 GeV)、1975年に COS-B(2 keV～5GeV)と、次々とガンマ線観測衛星が打ち上げられ、
多くのガンマ線天体を発見している。また、sub-MeV～数十MeVまでの低エネルギーガンマ線で
は、1989年にGRANAT衛星がロシア、フランスによって、1991年にCGRO衛星がアメリカに
よって打ち上げられている。近年は 2002年に硬X線を観測する INTEGRAL、2004年にガンマ
線バーストを観測する SWIFT、2008年にGeV領域を観測するFermiが打ち上げられ、観測を続
けている。地上では 1990年代からWhipple、CANGAROOなどのCherenkov望遠鏡によって非
常にエネルギーの高いTeVガンマ線領域の観測が始まっており、現在でもステレオ方式のHESS、
Magic等によって次々と新しいガンマ線天体が発見されている。
ガンマ線は数百 keVから上のエネルギーを持つ電磁波をさし、その範囲は非常に広い。どのエ

ネルギー帯を観測するかによって得られる情報は異なり、低エネルギーガンマ線と呼ばれるMeV

領域のガンマ線は元素合成や粒子加速、宇宙線と星間物質との相互作用といった情報を提供する。
また、MeVガンマ線は高エネルギーガンマ線と異なり、最遠方の初期宇宙から地球までほとんど
減衰することはない。そのため、初期宇宙の激しい星の生成、消滅などの観測が期待されるユニー
クなガンマ線である。しかし、一方で地球の大気には吸収されるため、MeVガンマ線の観測には
大気外に出る必要がある (図 1.1)。
MeV領域は可視光や X線の領域に比べ、光子数が少なく透過力も高い上、物質との相互作用

が主にコンプトン散乱によるので光子の完全な吸収は難しい。さらに、銀河面全体に広がったガ
ンマ線放射や、宇宙線と衛星本体との相互作用による大量のバックグラウンドが存在し、観測が
非常に困難な領域である。以上の理由から、MeV領域の天文学は、他の波長域に比べ大きく後れ
を取っているのが現状である。
この章ではガンマ線の発生機構及び現在までに観測された主な天体からの放射について説明

する。
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図 1.1: 大気による様々な波長の電磁波の吸収 [1]

1.1 MeVガンマ線の生成機構

ガンマ線発生機構は、熱的放射と非熱的放射に大別できる。熱的放射は平衡状態において、電
磁相互作用をする粒子が多く存在する所から放出される。その放射強度のスペクトルは黒体の分
布に従い、周波数 νでの放射のエネルギー密度 Iν は、プランク定数 h、光の速度 c、ボルツマン
定数 kB および温度 T を用いて、

Iν =
8πhν3

c3
1

ehν/kBT − 1
(1.1)

と表せる。1 MeV の熱的放射に対応する温度は 1010 K 以上である。従って、ガンマ線源として
は熱的過程は考えにくく、非熱的過程が相応しい。この節では、MeV 領域における主な非熱的過
程を紹介する。

1.1.1 電子による放射

相対論的な電子が磁場B の中を通ると、ローレンツ力によって軌道が曲げられる。荷電粒子の
加速は場の変化とみなせるので、電子の運動エネルギーは電磁場のエネルギーに変換されるが、
相対論的電子においては、そのエネルギーは光子の放出によって失われる。これをシンクロトロ
ン放射と呼ぶ。シンクロトロン放射のスペクトルは、電子の電荷 e、質量me、エネルギーEe、お
よび粒子の軌道と磁場の方向との狭角 θを用いて、

hνc =
3h

4π

eB sin θ

mec

(
Ee

mec2

)2

(1.2)

と表せる。また、磁場B中を電子が動く事で発生するシンクロトロン放射による全エネルギー損
失は、電子の光速に対する速度 β、ローレンツ因子 γ、およびトムソン断面積 σT = 8πe4

3m2
ec

4 を用
いて、

−
(
dEe

dt

)
syn

=
4

3
σT c

B2

8π
γ2β2 (1.3)
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と書ける。宇宙においては、1968年にかに星雲から見つかったパルサーや活動銀河核から高速で
噴き出すジェット、太陽フレア等多くの天体に見られる。
ガンマ線生成のもう 1 つの重要な過程として、制動放射が挙げられる。宇宙に存在するプラズ

マは、自由電子とイオンからなり、熱運動によって激しく運動している。このような電子が原子
核の非常に近くを通ると、原子核の強い電場によって電子の軌道が大きく曲げられ、光子を放出
する。この制動放射のスペクトルは、おおよそ電子の運動エネルギーまで平坦で、それ以上で急
激にゼロになる。完全に電離したプラズマ中の相対論的電子における制動放射損失は、標的の原
子密度 na、古典的電子半径 r0 =

e2

mec2
、および微細構造定数 αを用いて

−
(
dEe

dt

)
B

= 4naZ
2r20αc

(
ln

Ee

mec2
+ 0.36

)
Ee (1.4)

と表せる。一方、電離していない場合は、

−
(
dEe

dt

)
B

= 4naZ
2r20αc

(
ln

183

Z−1/3
− 1

18

)
Ee (1.5)

となる。
エネルギーの高い光子がエネルギーの低い電子と衝突すると、光子が散乱され、光子のエネル

ギーの一部が電子に奪われる。この過程をコンプトン散乱という。一方、エネルギーの低い光子
がエネルギーの高い電子と衝突し、電子のエネルギーを光子が受け取る逆過程も存在する。この
逆コンプトン散乱は、光子が高密度である領域では重要である。エネルギー密度wphの光子中で
の電子のエネルギー損失は

−
(
dEe

dt

)
IC

=
4

3
σT cwphγ

2β2 (1.6)

と書ける。
表面が 1012 G程度の非常に高い磁場をもつ中性子星周辺や、106M⊙以上の巨大ブラックホー

ル等の重力ポテンシャルの深い場所では光速に近い速度の電子が大量に存在している。この様な
電子が周囲の光子を逆コンプトン散乱し、X線やガンマ線を放射している。
電子・陽電子対消滅もまた、重要なガンマ線生成過程である。対消滅では、2 つ以上の光子が

生成され、電子と陽電子の全エネルギーがこれらの光子に分配される。電子と陽電子はポジトロ
ニウムと呼ばれる束縛系を作り、これには 2 つの異なる状態が存在する。1 つは基底状態で、ポ
ジトロニウムは 2 つのガンマ線に崩壊する。この時、それぞれのガンマ線は、電子の静止質量に
等しい 511 keVのエネルギーをもつ。もう 1 つの状態は並行スピン状態で、連続スペクトルをも
つ 3つの光子に崩壊する。
実際、511 keVのガンマ線は SMMとOSSE、SPIによって銀河中心近傍で観測され、∼ 2×1043

sec−1の対消滅率を示唆している。この対消滅光子は、電子・陽電子プラズマが存在する事を示し
ている。陽電子は、1 MeV以上のガンマ線による対生成、放射性同位体の β+崩壊、π+の崩壊、
およびハドロン反粒子と通常の物質との衝突によって作られる。β+崩壊を起こす放射性同位体に
は、26Al、44Ti、56Co等があり、π+はコンパクト星近傍で作られる。
しかし、陽電子は放射性同位体の内部崩壊や、宇宙線と衛星を構成する物質との相互作用でも作

られる。そのため、銀河内からの対消滅光子のスペクトルの検出は、非常に難しいと考えられる。

1.1.2 原子核からのライン放射

原子核の核子の結合には、いくつかの量子化されたエネルギー状態がある。これらの状態は典
型的にMeV程度のエネルギーをもつため、量子状態の遷移には、MeVガンマ線の吸収や放出が
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伴う。このような放射には、宇宙線の陽子と原子核の衝突によって原子核が励起され、その励起
された原子核が基底状態に戻る時にガンマ線を放射する逆励起に伴う放射

X∗ −→ X + γ (1.7)

と、超新星爆発や恒星内部での元素合成により生じる不安定な同位体の崩壊に伴う放射

X −→ Y ∗ + e+ −→ Y + γ (1.8)

とがある。宇宙で観測された原子核の逆励起や放射性同位体からの放射の例を表 1.1に示す。

表 1.1: 原子核の逆励起や放射性同位体からの放射 [2, 3, 4]

過程 エネルギー [MeV]

逆励起 12C∗ 4.438
14N∗ 2.313, 5.105
16O∗ 2.741, 6.129, 6.917, 7.117
26Mg∗ 1.809
56Fe∗ 0.847, 1.238, 1.811

放射性同位体 56Ni (6.10 d) 0.158, 0.270, 0.480, 0.759, 0.812
56Co (77.2 d) 0.847, 1.238, 2.598
57Co (271.7 d) 0.122, 0.136

44Ti (63 y) 1.157
26Al (7.4× 105 y) 1.809
60Fe (1.5× 106 y) 1.173, 1.333

中性子捕獲 n+1 H →2 D+ γ 2.223

これらは、超新星爆発での元素合成の過程を知る重要な手がかりとなる。56Niから 56Co、56Fe

への崩壊は、超新星爆発直後の光度曲線をよく説明している。

1.1.3 π0崩壊に伴う放射

パイオンは、宇宙線高エネルギー陽子とガスの原子核との衝突の様な強い相互作用によって作
られるボソンである。ハドロン相互作用における主なパイオン生成過程は、a、bを自然数として、

p+ p −→ p+ p+ aπ0 + b(π+ + π−) (1.9)

p+ p −→ p+ n+ π+ + aπ0 + b(π+ + π−) (1.10)

などである。パイオンの内、中性粒子である π0は、9× 10−17秒で崩壊して 2つのガンマ線を放
出する。そのガンマ線のエネルギー分布は、重心系において静止質量の半分である 70 MeV付近
にピークを持つ。高エネルギーの陽子によって作られるパイオンは運動量を持つので、観測され
るパイオン崩壊によるガンマ線のスペクトルは、親の陽子のスペクトルを反映し、また、得られ
るスペクトルはドップラーシフトによって幅を持つ。
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1.2 ガンマ線で見る天空

1.2.1 全天マップ

ガンマ線の全天観測を目的として、CGROには、OSSE (0.1～10 MeV)、COMPTEL (0.75～
30 MeV)、EGRET (> 30 GeV)、BATSE (15 keV～10 MeV)という 4つの検出器が搭載された。
このうち、COMPTELはMeV領域において約 30 個の定常天体を [5]、EGRETは GeV領域で
約 270個の天体を発見した [6]。図 1.2と 1.3は、それぞれ EGRETと COMPTELによるガンマ
線全天マップである。これらの図から、ガンマ線がコンパクト天体のみならず太陽フレアからも
放出されている事がわかる。さらに、EGRETの観測は、他波長における約 170 個の未同定天体
がある事も示している。
また、2008年に打ち上げられた Fermi衛星に搭載された LATは、2年の観測で 2000個近い天

体を検出した [7]。図 1.4がその全天マップであり、図 1.5はその内訳である。

図 1.2: EGRETによるガンマ線天体の分布 [6]

図 1.3: COMPTELによる全天マップ (1 - 30 MeV) [2]
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図 1.4: Fermiによる全天マップ [7]

1.2.2 拡散ガンマ線

これまでの観測により、点源だけでなく広がった放射をする拡散ガンマ線の存在が確認されてお
り、さらに拡散ガンマ線は銀河系外由来のものと、銀河系内由来のものに大別されている。図 1.3、
1.6、1.7のそれぞれ異なるエネルギー範囲での全天マップでも銀河面に広がった放射があること
が確認できる。系内拡散ガンマ線の多波長スペクトルを図 1.8に示す。sub-MeVからMeVの領
域において、系内拡散ガンマ線の発生機構は主に宇宙線電子の制動放射と逆コンプトン散乱で説
明されている [8]。
MeV領域においては、連続成分のみならず銀河面に広がったラインガンマ線も観測されている。

図 1.6はCOMPTELにより得られた 26Alの崩壊に伴う 1.8 MeVのガンマ線の分布を示す。26Al

は大質量星内部で作られると考えられており、その半減期は T1/2 ∼ 106年と非常に長いため、過
去の星生成領域のなごりを示すと期待されている。
しかし、銀河面に近い点源天体の観測の際には、系内拡散ガンマ線はバックグラウンドとなっ

てしまうため、観測を困難にもしてしまう。
一方、系外拡散ガンマ線とは、全天から一様に到来する銀河系外からのガンマ線である。図 1.9

にそのスペクトルを示す。系外ガンマ線のスペクトルは、活動銀河核の放射と遠方の Ia型超新星
の放射の足し合わせにより説明されており、特にMeV領域においては、Ia型超新星の放射が優
位となっている。
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図 1.5: Fermiによる天体の内訳 [7]

1.3 MeVガンマ線天体

1.3.1 超新星残骸

超新星爆発では、通常の恒星では作られない Feよりも重い元素が生成されると考えられ、重要
な元素合成の現場とされている。また、超新星爆発時の元素合成によって生じる放射性同位体か
らのガンマ線放射は、元素合成の様子を調べるのに良いプローブとなる。
超新星爆発は、観測敵に水素の輝線を示さない I型と、水素の輝線を示す II型に大別され、さ

らにスペクトルや光度曲線の振る舞いによって Ia、Ib、IIP、IILなどに分けられる。Ia型超新星
爆発は、連星中の白色矮星に物質が降着して中心温度が高くなり、炭素の暴走的核反応を起こし
た結果起こるものとされ、炭素爆燃型、または爆轟型と呼ばれる。Ia型超新星爆発では、0.6 M⊙

程度の 56Niが生成されると考えられており、

56Ni −→56 Co −→56 Fe (1.11)

という崩壊をする。Ia型の超新星爆発の光度曲線はこれらの崩壊時間（Ni:5.6日、Co:72日）で
良く説明される。
一方、非常に重い星の中心にあるFeのコアが重力崩壊することによって起きる II型超新星爆発に

おいても、Ia型ほど多くはないが 56Niが作られる。事実、II型超新星と考えられている SN1987A

の光度曲線は図 1.10のように 56Coによって説明され、56Coに伴う核ガンマ線である 847 keVや
1238 keV、2598 keVも観測されている。これらのガンマ線を観測することで、星の元素合成を直
接観測することができる。
また、超新星爆発が起こると、星の中心部から大量の中性子が放出されるため、星の外縁部の

原子は崩壊する前に次々と中性子を吸収し、中性子過多の原子核となる。このような原子核は不
安定であるため、β崩壊を繰り返し安定な原子核になろうとする。このような過程は反応が急激
に進むことから r過程と呼ばれ、この過程で生成される放射性同位体からは表 1.1に示されるよ
うな核ガンマ線が観測されている。
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図 1.6: COMPTELによる 1.8 MeVガンマ線の全天マップ [2]

図 1.7: EGRETによる全天マップ (≥100 MeV) [2]

1.3.2 パルサー

ガンマ線パルサー

パルサーは電波や可視光領域で非常に短い周期のパルスを出している天体であり、高速で自転
する質量 ∼ 1.4M⊙、半径 ∼ 10 kmの中性子星と考えられている。中性子星は強い磁場 (∼ 1012

G)を持っており、図 1.11のように磁極付近での放射が自転により見え隠れすることでパルスにな
る。このようなパルサーのうち、ガンマ線を放射しているものが幾つか見つかっている (表 1.2)。
近年、Fermi衛星によるGeV領域の観測により、88個ものガンマ線パルサーが発見された [11]。
特に、かに星雲の中心部に存在するCrabパルサーは電波からGeVガンマ線まで広い範囲で多

数観測され、最もよく知られたパルサーの 1つである。図 1.12は各エネルギー領域でのCrabパ
ルサーの光度曲線である。サブMeVからMeVガンマ線にかけては、他のエネルギー領域には無
い２つの特徴が見られる。一つは、他波長では最初のピークが 2つ目のピークよりも大きいが、
MeV領域ではその大小関係が逆転していることであり、もう一つは最初のピークと 2つ目のピー
クの間にブリッジ構造と呼ばれる放射が存在することである。
また、INTEGRAL 衛星による 0.1 ∼ 1 MeV における Crab の非パルス成分の観測により、

46 ± 10%もの高い偏光度が観測された。もしガンマ線がシンクロトロン放射によるものであり、
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図 1.8: 系内拡散ガンマ線のスペクトル [8]各線は、それぞれ制動放射 (dot-dashed)、逆コンプトン
散乱 (short-dashed)、π0放射モデル (triple-dot-dashed)、ポジトロニウム連続成分 (long-dashed)

及び熱的Raymond-Smithプラズマ成分 (dotted)を示す。実線はそれらの合計を表す。

図 1.9: 系外拡散ガンマ線のスペクトル [9]。各線は、Seyfert I (dot-dashed)、Seyfert II (dashed)、
quasar (tiple dot-dashed) 、Ia型超新星 (dotted)及びブレーザー (long dashed)による放射モデ
ル。実線はそれらの合計を表す。
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図 1.10: SN1987Aの光度曲線 (赤外 - UV) [10]

親となる電子のスペクトルがべき分布であったと仮定すると、直線偏光の許される偏光度の最大
値は 77%である。この物理過程から導かれる最大値の 60%近くも偏光していることは非常に磁場
が揃った環境で放射が起きていることを示唆し、そのような環境はパルサー星雲よりも寧ろパル
サー近くのジェット構造が考えられる。ガンマ線偏光の電場ベクトルの向きは、パルサーの回転
軸や可視光観測の偏光の電場ベクトルの向きと揃っており、共通の放射領域をもつことが示唆さ
れている。このように偏光の強度や向きの観測は、放射領域やその機構について重要な手がかり
を与える。

パルサー星雲

Crabパルサーを取り巻くかに星雲は、電波から TeV ガンマ線まで広く観測されており、その
スペクトルは中性子星の強い磁場に起因する、シンクロトロン放射と逆コンプトン散乱によるも
のと説明されている。MeVガンマ線においても、COMPTEL、OSSEによりシンクロトロン放射
によるものと思われるスペクトルが測定されている。

表 1.2: ガンマ線パルサー [5]

Pulser 周期 P [msec] Ṗ [10−15] 距離 d [kpc]

Crab 33.34 421.2 2.0

PSR B1509-58 150.65 1537 4.4

Vela 89.29 124.3 0.5

PSR B1706-44 102.4 93.0 1.8

PSR B1951+32 39.53 5.849 2.5

Geminga 237.1 10.98 0.16

PSR B1055-32 197.1 5.8 1.5
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図 1.11: パルサーの概念図 [12]
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図 1.12: Crabパルサーのパルスプロファイル [13]

1.3.3 ブラックホール

30M⊙以上の質量を持つような重い星は、II型超新星爆発の後、ブラックホールになると考えら
れている。ブラックホールには事象の地平線という境界線があり、その内側に入ってしまうと電
磁波さえも外に出ることは出来ない。従って、ブラックホール自身を観測することはできず、現
在でもブラックホール特有の決定的な証拠は存在していない。しかし、ブラックホールが恒星と
連星系を成している場合、恒星から物質がブラックホールの方へと流れ込み降着円盤が形成され、
この降着円盤によりX線やガンマ線が放射される。
現在のところ、ブラックホールと同定された天体はないが、その質量とおおよその大きさから

ブラックホール候補天体と呼ばれる天体が幾つか存在し、中でもCyg X-1は恒星質量のものとし
ては最も知られている。Cyg X-1をはじめ、ブラックホール候補天体は図 1.13のような激しい時
間変動をすることが知られている。時間変動に伴いスペクトルも大きく変化し、数 keVのX線で
明るくなる Soft Stateと数百 keVにピークを持つHard Stateの２状態 (図 1.14)の間を行き来す
る。Soft Stateのスペクトルでは降着円盤からの黒体放射と、非熱的な電子によるコンプトン散
乱が卓越し、Hard Stateでは熱的な電子とのコンプトン散乱による成分が卓越する。また、どち
らの状態においても、X線、ガンマ線が冷たいディスクでコンプトン散乱 (Compton reflection)

する成分が存在するとされる [14]。
INTEGRAL/IBISは Cyg X-1について偏光観測を行い、250 ∼ 400 keVのエネルギーレンジ

では偏光度が 20%を上限とする弱い偏光を観測したのに対し、400 ∼ 2000 keVの高エネルギー成
分では 67± 30 %の高い偏光度を初めて観測した [15]。図 1.15に INTEGRAL/IBISの観測によっ
て得られた散乱角分布を示す。このような高い偏光度の放射をつくるプロセスはシンクロトロン
放射かもしくは逆コンプトン散乱が考えられるが、電波ですでに観測されているジェットからは
両者の区別はできていない。今後は電場ベクトルの向きの時間発展を観測することなどによりブ
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図 1.13: Cyg X-1の光度曲線 [14]

Soft state

Hard state

図 1.14: Cyg X-1のスペクトル [14]

ラックホールの近傍の磁場構造やジェットの起源への理解が期待される。

図 1.15: Cyg X-1の散乱角分布 [15]。Aは 250 keV ∼ 400 keV、Bは 400 keV ∼ 2000 keV。

また、降着円盤の内側では重力ポテンシャルによって 100 MeV程度のエネルギーを獲得した陽
子同士が衝突し、生成された π0崩壊に伴う放射により 70 MeV付近にピークを持つような熱的な
ガンマ線が存在するとされる。この π0による放射はブラックホール近傍の強い重力場が必要であ
ることから、ブラックホールであることの強い証拠になりうる。
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1.3.4 銀河中心領域

電子とその反物質である陽電子とが出会うと、対消滅により 2つ以上のガンマ線を放出して消
滅する。多くの場合ガンマ線は 2つ放出され、そのエネルギーは電子の静止質量 511keVである。
OSSEなどによる銀河中心方向の観測から、図 1.16のようなスペクトルが得られており、電子・
陽電子対消滅が起きていることは明らかである。

図 1.16: OSSEによる銀河中心領域のスペクトル [16]

図 1.17: SPI/INTEGRALによる 511 keVでの銀河中心領域のマップ [17]

この 511keVガンマ線は図 1.17のように銀河面に広く分布し、銀河中心が特に強く放射してい
る。511keVの放射はすなわち陽電子の存在を示すが、この陽電子は、超新星爆発や重い星での核
融合などにより生じた β+崩壊をする放射性同位体によるものと考えられている。
また、銀河中心には∼ 3× 106M⊙の大質量ブラックホールがあるとされている [18]。従って、

質量降着があれば、降着円盤による放射や π0崩壊に伴う放射も期待できる。
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1.3.5 活動銀河核

銀河の中には、中心が異様に明るく輝いているものがある。これらは活動銀河と呼ばれ、その中
心、活動銀河核 (Active Galactic Nuclei)には 106 ∼ 109M⊙という質量を持った巨大なブラック
ホールが存在しているとされている (図 1.18)。多くのAGNでは、中心核から細く絞られたジェッ
トが放出されていることが電波によって観測されている。このジェットからの輻射が強く、降着
円盤やその周りの熱放射を凌駕するようなAGNからは、図 1.19や図 1.20のように、シンクロト
ロン放射 (周波数の低いピーク)と逆コンプトン散乱 (周波数の高いピーク)で説明できるような非
熱的なスペクトルが得られている。

図 1.18: 活動銀河核の概念図 [19]

AGNは、COMPTELで 10個、EGRETでは 94個が同定されており、sub-MeV～MeV領域 (1

MeV≃ 1020Hz)のガンマ線においても重要な、観測可能な天体の一つである。また、近年 Fermi

衛星のGeV領域の観測により、1000個を超えるAGNが観測された [20]。

1.3.6 太陽フレア

身近な天体である太陽からもMeVガンマ線は放射されている。1970年代から既に、太陽フレ
アに伴い核ガンマ線がときおり放射されることが知られていた。図 1.21に太陽フレアのスペクト
ルを示す。これまでの観測から、フレアの起きる領域では中性子や陽電子が大量に生成されると
考えられている。また、太陽フレアに伴い、コロナ中のプラズマ粒子の加速や加熱も起こり、高
いエネルギーまで加速された電子は制動放射によりX線やガンマ線を放射する。このX線やガン
マ線を観測することにより、電子が磁力線に沿ってどのように伝播するかということも調べられ
ている。太陽は宇宙で最も近い恒星であるので、最も詳しく観測が出来る、非常に重要な天体で
ある。
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図 1.19: Centaurus Aの多波長スペクトル
[21]

図 1.20: Mkn501のスペクトル [22]

図 1.21: 太陽フレアのスペクトル (June 4, 1991) [23]
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図 1.22: Fermiによるガンマ線バーストの時間変動 (GRB080916C)[24]

1.3.7 ガンマ線バースト

ガンマ線バーストは、1970年代初めに大気圏核実験監視衛星Velaにより発見された、ある方向
からガンマ線が爆発的に放射される現象である。ミリ秒程度の短く激しい時間変動を示し、バー
ストの継続時間も図 1.22のように数十秒と短い。
これまで、HETE-2や SWIFTにより多数のガンマ線バーストが観測され、X線や可視光での残

光観測も含めて、その放射機構のメカニズムの理解が急速に進んでおり、宇宙論的な距離の遠方で
起こる非常に大きな爆発である、所属する銀河がある、といったことが判明している。IKAROS

探査機に搭載されたGamma-Ray Burst Polarimeter (GAP) はGRBのプロンプト放射からの偏
光を初めてGRB 100826Aから偏光度 27 ± 11 %で観測し、さらに偏光角が 99.9%の信頼度で大
きく変化していることを報告した (図 1.23)。このことからGRBのプロンプト放射はシンクロト
ロン放射を起源とすることが示唆され、短時間の偏光角の変動は磁場の方向が異なる領域やジェッ
トが複数あることを示唆している。GRBの偏光観測は、相対論的な運動やジェットが観測される
天体としてブレーザーとともにシンクロトロン放射を生み出す磁場の起源、ひいてはジェットの
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図 1.23: GAPによる偏光観測 [25]

生成機構に迫る鍵となっている。

1.3.8 MeV背景放射

MeVガンマ線背景放射のパワースペクトルを観測し、非等方性を調べることでその起源がセイ
ファート銀河かMeVブレーザーか識別できるという報告がある [26]。もし、セイファート銀河
が起源であるとすると、磁気リコネクションによって降着円盤を囲うコロナ中の電子が加速され
て非熱的成分を生み出す傍証になり、MeVブレーザーが起源であるとすると、MeV背景放射と
GeV背景放射のスペクトル構造の違いからMeVブレーザーとGeVブレーザーは異なる分布をも
つことが示唆され、活動銀河核の統一理解に一石を投じることになる。
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第2章 ガンマ線検出器

2.1 ガンマ線と物質の相互作用

X線やガンマ線は電荷を持たないため、荷電粒子のように物質を直接電離することはないが、X

線やガンマ線は検出器を構成する物質と相互作用を起こすことで、電子や陽電子を放出する。こ
れらの電子、陽電子が周囲の物質を電離させるため、X線、ガンマ線の検出が可能となる。
X線、ガンマ線と物質との主な相互作用は、光電効果、コンプトン散乱、電子・陽電子対生成

の 3つである。これらの相互作用の起こる確率はX線、ガンマ線のエネルギーや物質の原子番号
Z に依存する。図 2.1にどの相互作用が優位であるか、図 2.2に 1気圧での Ar+C2H6(90:10)と
の相互作用の断面積を示す。

図 2.1: ガンマ線と物質の優位な相互作用 [27]
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図 2.2: ガンマ線と Arとの相互作用の断面
積 [28]

2.1.1 光電効果

100 keV以下のエネルギーのX線と物質との相互作用は光電効果が支配的となる。光電効果と
は、光子が物質中の電子に全てのエネルギーを与え、光電子と呼ばれる電子が弾き飛ばされると
いう現象である。エネルギーE0の光子が光電効果を起こすと、光電子のエネルギーKeは、原子
中の電子の束縛エネルギーをEbindとして、

Ke = E0 − Ebind (2.1)

と表せる。E0がK殻の束縛エネルギーよりも大きい場合、K殻の電子と反応する確率が最も高
くなり、その断面積 σK は、

σK = 4
√
2Z5

(
8π

3
r2e

)(
e2

4πε0ℏc

)4(
mec

2

E0

)7/2

(2.2)
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と表され、物質の Zの 5乗に比例し、X線のエネルギーの 7
2 乗に反比例する。ただし、r0は電子

の古典半径で r0 =
e2

4πε0mec2
である。また、E0がK殻の束縛エネルギーよりも小さい場合には L

殻の電子と反応する確率が高くなるため、図 2.2のようにK殻の束縛エネルギー付近で不連続な
エッジができる。
一方、光電効果により弾き飛ばされた電子の準位は空になっているため、より高いエネルギー準

位にある電子が遷移し、X線を放出する。このときに放出されるX線のエネルギーは、2つの準位
のエネルギー差に等しく、多くの場合、この蛍光X線も検出器内で光電吸収される。また内部転
換によって同程度のエネルギーの電子が放出されることがあり (Auger効果)、この電子をAuger

電子と呼ぶ。

2.1.2 コンプトン散乱

数百 keV～10 MeVにかけての領域では、ガンマ線は粒子として振る舞い、ガンマ線と電子と
の弾性散乱であるコンプトン散乱が優位になる。ガンマ線がコンプトン散乱を起こすと、持って
いたエネルギーの一部を電子に与えて弾き飛ばし、自身は電子に与えた分エネルギーを失い散乱
される。エネルギーE0のガンマ線が静止している電子とコンプトン散乱を起こすと、散乱角を ϕ

として、散乱された後のガンマ線のエネルギーE′は、

E′ =
E0

1 + E0
mec2

(1− cosϕ)
(2.3)

と表される。一方、反跳電子の運動エネルギーKeは

Ke = E0 − E′ =

E0
mec2

(1− cosϕ)

1 + E0
mec2

(1− cosϕ)
E0 (2.4)

となる。散乱ガンマ線の角度分布は σを散乱断面積、Ωを立体角として微分散乱断面積により与
えられ、

dσ

dΩ
= Zr2e

(
1

1 + k(1− cosϕ)

)2(1 + cos2 ϕ

2

)(
1 +

k2(1− cosϕ)2

(1 + cos2 ϕ) [1 + k(1− cosϕ)]

)
(2.5)

となる。但し、k =
Eγ

mec2
とする。これより、散乱断面積が Z に比例していることが分かる。ま

た、この角度分布は図 2.3のようになり、E0が大きいほど前方散乱が卓越する。
実際の検出器では、散乱対象の電子は静止しておらず、軌道エネルギー準位に応じた有限の運

動量を持っている。そのため、あるエネルギーのガンマ線が特定の角度に散乱された場合、散乱
ガンマ線のエネルギー分布は電子軌道準位分の幅をもつ。この広がりをドップラー広がりと呼ぶ。

2.1.3 対生成

ガンマ線が電子の静止質量の 2倍以上のエネルギーを持つ場合、ガンマ線と原子核の電場とが
相互作用し、電子と陽電子が対になって生成される。この現象を電子・陽電子対生成と呼び、10

MeV以上におけるガンマ線と物質との相互作用は、この電子・陽電子対生成が優位となる。入射
したガンマ線のエネルギーE0と、電子、陽電子のエネルギーE−、E+とには、

E0 = E− +E+ + 2mec
2 (2.6)

という関係がある。また、対生成の断面積は Z の二乗に比例する。
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図 2.3: コンプトン散乱の角度分布 [27]

2.2 MeVガンマ線イメージング

一般に天文学では、個々の天体からスペクトルを得るために、エネルギーと到来方向の２つの
情報を測定する必要がある。X線のイメージングにおいては、図 2.4のような反射を用いた集光
系が用いられる。X線が、ガラスやAlにAuや Ptを蒸着させた鏡に対し∼ 1◦という非常に小さ
い角度で入射すると全反射が起きる。この集光系の焦点面では、同じ方向から到来した光子は一
点に集められるので、到来方向の情報は２次元位置情報に変換される。焦点面にエネルギーと２
次元イメージが同時に得られるような検出器を置くことで、光子１個についてエネルギーと到来
方向の２つの情報を同時に得ることが出来る。

図 2.4: X線集光系の概念図 [29]
図 2.5: X線望遠鏡の有効面積 [29]

しかしながら、このような全反射を用いた集光では∼ 10 keVが限度であり、それよりも高いエ
ネルギー領域の光子については図 2.5のように急激に感度が落ちてしまう。従って、sub-MeV～
MeV領域のガンマ線は全反射を用いてのイメージングは不可能であり、別の手段が必要となる。
また、衛星を構成する物質中の原子核が宇宙線によって励起され、多くのMeVガンマ線が作

り出されるため、MeVガンマ線は複数回コンプトン散乱を起こし、エネルギーが変化する。それ
ゆえ、宇宙でのMeVガンマ線の観測は、非常に多くのバックグラウンドに阻害される事になる。
MeV領域ではこのようなバックグラウンドに強いイメージング方法が必要である。
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2.2.1 コリメータを用いたイメージング

光子の入射方向を得る最もシンプルな方法として、視野のコリメートがある。それを用いるカ
メラは、図 2.6のように、位置に感度のある検出器とコリメータから構成される。視野がコリメー
タで制限されているため、検出器で検出された光子は視野の中から来た事が分かる。しかしなが
ら、光子のエネルギーが高い場合、光子はコリメータの中で散乱されたり、コリメータを通り抜
けたりすることがある。そのため、視野外のガンマ線源が多くのバックグラウンドを作り、視野
内の微かな線源の検出を妨害する。

図 2.6: パッシブコリメータの概念図

視野外からのガンマ線を除くために、2 つの改善方法が挙げられる。1 つは、単純にコリメータ
を厚くする方法である。コリメータを厚くすればする程、高い阻止能を得られ、視野外からのガ
ンマ線の影響を抑えることができる。しかし、この方法では視野が狭くなって有効面積が小さく
なり、またコリメータが重くなってしまう。MeVガンマ線での天体観測では、検出器を衛星や気
球に搭載する必要があるため、このことは実際の検出器の構成としては大きなデメリットとなる。
もう 1つは、コリメータに感度を持たせ、アクティブコリメータとすることである。原子番号の
大きいシンチレータのような、ガンマ線に感度を持つ検出器が非同時計数カウンタとしてよく使
用され、コリメータ内での散乱や荷電粒子のようなバックグラウンドは、アクティブコリメータ
と検出器との間で非同時計数を取ることで排除することが可能である。一方で、バックグラウン
ドに敏感になり、不感時間が増える可能性がある。このように、コリメータによるガンマ線観測
では精度良いイメージングは期待できないが、単純で効果的であるため天文学ではよく使われる
手法である。
今までに、OSO-3、SMMおよびOSSEがこの方法を採用しており、Suzakuに載ったHXDも

この種の望遠鏡となっている。
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2.2.2 符号化マスクを用いたイメージング

Coded Aperture Imagingは現段階で最も高い角度分解能を達成している方法であり、ガンマ線
観測衛星 INTEGRALやガンマ線バースト観測衛星SWIFT等で採用されている。Coded Aperture

Imagingの検出器は、位置検出型検出器と、到来方向と影の絵が 1:1対応しているような符号化
マスクによって構成される。マスクは検出するガンマ線にとって透明な物質と不透明な物質とを
組み合わせて構成され、そのパターンは

Mij =

1 : 光学的に薄い部分

0 : 光学的に厚い部分
(2.7)

という行列で記述できる。

図 2.7: Coded Aperture Imagingの概念図

jという方向から sj という強度で到来したガンマ線がこのマスクを通ることにより、その到来
方向は影の絵に投影され、検出器の i番目の要素にMijsj 個の光子が到達する (図 2.7)。よって、
検出器の i番目の要素には

di =
∑
j

Mijsj + bi (2.8)

で表される数の光子が観測される。ここで、biは視野外から到来したガンマ線などのバックグラ
ウンドとする。検出器で得られた積分イメージ diから、解析により sj を推定することでガンマ
線イメージが得られる。但し、不定なパラメータは sj と biの２つあり、バックグラウンド biの
見積りが重要である。
角度分解能と視野の大きさは、符号化マスクと検出器との距離に依存する。同じマスクと検出

器でも、距離を短く取れば大きな視野が実現でき、反対に距離を長く取れば高い角度分解能を実
現できる。INTEGRALの IBISでは、9◦ × 9◦の視野 (full coded)と 0.2◦(FWHM)の角度分解能
が実現されている [2]。
ところで、マスクの不透明部分は一種のコリメータと考えることができ、到来するガンマ線を

完全に吸収することが望まれる。しかし、光電吸収の断面積は光子のエネルギーの−7
2 乗で急激

に減るため、Coded Aperture Imagingは高エネルギー光子のイメージングには向かない。高エネ
ルギーの光子に対してはマスクを厚くする必要があり、IBIS(INTEGRAL:20 keV∼ 10 MeV)で
は 1.6 cm厚、SPI(INTEGRAL:3 keV∼ 8 MeV)では 3 cm厚のタングステンをマスクに用いてい
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るが [2]、マスクでコンプトン散乱を起こし到来方向とエネルギーの情報を失ったガンマ線がバッ
クグラウンドになるという問題点が残る。

2.2.3 ガンマ線レンズ

ガンマ線は、X線のように全反射で集光することはできないが、Bragg反射を利用して集光す
ることは可能であり、このようなガンマ線集光系はガンマ線レンズと呼ばれる。ガンマ線レンズ
として 2つの手法が考えられており、1つはラウエ回折を利用したもの、もう一方は位相フレネ
ルレンズである。一般に、集光によるイメージングは高い空間分解能を得られる一方、視野は狭
い。また、他のイメージング方法に比べ、検出器は非常に小さくできる為、バックグラウンドを
大きく減らす事が可能である。

ラウエレンズ

ラウエ回折を利用した集光系をラウエレンズと呼ぶ。ラウエレンズによるイメージングは、非
常に良い角度分解能をもたらすが、結晶平面の距離 d、回折角 θ、回折次数 nおよび波長 λを用
いて、

2d sin θ = nλ (2.9)

の関係を満たす Bragg 散乱の原理に基づく、特定のエネルギーのガンマ線しか集光できない。
従って、広帯域のエネルギースペクトルを得ることは不可能である。2001年に気球実験を行った
CLAIRE実験で用いられたラウエレンズは、169 ∼ 171 keVのエネルギー帯域で、45

′′
の視野を

3 mの焦点距離でもって実現している [30]。

図 2.8: ラウエレンズの概念図 [31]

位相フレネルレンズ

もう 1 つのガンマ線集光系が位相フレネルレンズである。物質中でのガンマ線の屈折率が 1 よ
りわずかに小さい事を利用することで、ガンマ線を集光する事が可能である。フレネルレンズは
原理的には µarcsecのオーダーの角度分解能が実現可能であるが、109 mもの非常に長い焦点距
離を必要とする。それゆえ、現在のところこの方法を実現するのは困難である。
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2.2.4 コンプトンイメージング

検出器内でコンプトン散乱が生じると、散乱ガンマ線が入射エネルギーの一部を持ち去ってし
まうため、入射光子のエネルギーを正確に測定することは難しい。そのため、sub-MeV∼MeVの
領域のガンマ線と物質との相互作用において最も優位であるのはコンプトン散乱であるが、その
入射ガンマ線の検出は困難になる。
しかし、コンプトン散乱に関った反跳電子と散乱ガンマ線の両方の情報が得られれば、エネル

ギーと到来方向の２つの情報を再構成する事ができる。このコンプトン散乱を利用する手法をコ
ンプトンイメージングと呼んでいる。コンプトンイメージングによる検出器は、基本的にコリメー
タを必要としないため広い視野を実現でき、CGRO衛星の COMPTELでは 1srという大きな視
野が実現された [32]。
sub-MeV∼MeVの領域において、スペクトルを取ると同時にガンマ線の到来方向も光子毎に制

限できる唯一の方法であるため、現在、MeVガンマ線イメージングにおいて最も注目されてい
る手法であり、MEGA、NCT、TIGRE、LXeGRIT、SGDといった数々の検出器が開発されて
いる。

従来のコンプトンイメージング

COMPTELで用いられた従来のコンプトン法は、原子番号 Z の異なる２つの位置検出可能な
検出器を組み合わせて行う。図 2.9のように、前段に Z の小さな位置検出型検出器をおきコンプ
トン散乱させ、後段のZの大きな位置検出型検出器で散乱ガンマ線を光電吸収させる。このとき、
２つの検出器からは、

• Z の小さな検出器： 反跳電子のエネルギーE1、及びコンプトン点 (散乱点)

• Z の大きな検出器： 散乱ガンマ線のエネルギーE2、及び散乱ガンマ線の吸収点

という情報が得られる。これらのエネルギー情報から、入射ガンマ線のエネルギー E0とガンマ
線の散乱角 ϕは

E0 = E1 + E2 (2.10)

cosϕ = 1−mec
2

(
1

E2
− 1

E1 + E2

)
(2.11)

となる。また、コンプトン点と散乱ガンマ線の吸収点からは、散乱ガンマ線の方向が得られる。
ただし、電子の反跳方向という２自由度は捨てられてしまう。以上の情報から、図 2.9のように
入射ガンマ線の到来方向を円環 (event circle)の形に限定することができる。この従来のコンプト
ン法では、ガンマ線源の方向は図 2.10のように複数の event circleを重ねる事によって特定する
ため、最低でも 3つの光子が必要になる。COMPTELでは、バックグラウンドの除去を２つの検
出器の time of flight (TOF)によって行っていたが [32]、S/N比は十分高いとは言えず、視野も制
限されていた。
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E1

E2

ϕ

E0

図 2.9: 従来のコンプトンイメージングの概念図

図 2.10: COMPTELでのコンプトンイメージングによるガンマ線バーストの検出 (GRB910505

[33])

多重コンプトンイメージング [34]

従来のコンプトン法では、前段の検出器で一度だけコンプトン散乱を起こし、後段の検出器で
その散乱ガンマ線を完全に光電吸収することを期待している。しかし、後段の検出器でもう一度
コンプトン散乱して一部のエネルギーが検出器の外に逃げてしまう可能性は十分に考えられる。
ところが従来のコンプトン法では、後段検出器において吸収されたのか散乱したのかを判定でき
ないため、後段で散乱された事象はバックグラウンドとなってしまう。
この従来のコンプトン法の問題点を改良した方法が多重コンプトン法である。検出器の構成は

図 2.11のようになっており、CdTeや Si stripといった半導体検出器のような薄く、位置検出可能
な検出器を多段に積層している。検出器内で多重コンプトン散乱が起きると、入射ガンマ線のエ
ネルギーE0は、初めの散乱角 ϕ1と 2回目の散乱角 ϕ2を用いて、

E0 = E1 +
E2 +

√
E2

2 + 4mec2E2
1−cos2 ϕ2

2
(2.12)

cosϕ1 = 1−mec
2

(
1

E2 + E3
− 1

E1 + E2 + E3

)
(2.13)

cosϕ2 = 1−mec
2

(
1

E3
− 1

E2 + E3

)
(2.14)

と一意に決定できる。ここで、E1、E2、E3はそれぞれ 1回目、2回目、3回目の相互作用でのエ
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ネルギー損失である。

E0

E1

E2

E3

ϕ1

ϕ2

図 2.11: 多重コンプトンカメラの概念図

これは、ガンマ線のエネルギーの一部が検出器から逃げてしまっても、入射ガンマ線のエネル
ギーを推定することが可能であることを示している。さらに、幾何学的な角度情報と運動学的な
エネルギー情報とを比較することで、ある程度バックグラウンドを落とすことができる。ただ、
再構成により得られるのは、従来の方法と同様の event circleであり、到来方向を決定するには依
然として 3つ以上の光子が必要である。ガンマ線再構成においても、複数回起きた散乱の順番を
どう考慮するのかという大きな問題が存在する。
多重コンプトン法を用いたカメラとして、Nuclear Compton Telescope (NCT)がある。NCT

は 3次元の位置感度を持ったゲルマニウム検出器を積層した検出器であり、200 ∼ 800 keVでの
バックグラウンド測定を 2005年に [35]、かに星雲の観測を 2009年に気球実験で行っている。

電子飛跡検出型コンプトンイメージング

多重コンプトン法は、従来のコンプトン法からエネルギー情報の向上を図っているのに対し、ガ
ンマ線の到来方向の決定精度の向上を図ったのが電子飛跡検出型コンプトンイメージングである。
従来のコンプトン法や多重コンプトン法では、コンプトン散乱における反跳電子の情報がエネル
ギーのみであったため、event circleとしてしかガンマ線の到来方向を知ることができなかった。
電子飛跡検出型コンプトンイメージングのカメラは、反跳電子の飛跡とエネルギーを得るため

の飛跡検出器と、散乱ガンマ線の吸収点とエネルギーを得るための吸収体からなる検出器である
(図 2.12)。反跳電子の飛んだ方向の情報も得ることで、コンプトン散乱を完全に再現し、光子毎
に到来方向とエネルギーを一意に決定できる。
ここで、ガンマ線の散乱方向と電子の反跳方向との間の角 αは、幾何学的な測定値と、コンプ

トン散乱を仮定したときの運動学的な値の、完全に独立な 2通りの方法から求めることができる。
従って、この角 αより幾何的情報と運動学的情報とに矛盾のない事象のみを選び出すことが可能
となり、アンチカウンタを用いずにバックグラウンドを落とすことができる。バックグラウンド
により観測が困難となるMeV領域の天体観測にとっては、この α角によるバックグラウンド除
去能力は非常に大きなメリットとなる。
この電子飛跡検出型コンプトンイメージングを用いる検出器の一つがMEGA(Medium Energy

Gamma-ray Astronomy)である (図 2.13)。MEGAでは Si stripを重ねた飛跡検出器とCsI(Tl)シ
ンチレーション検出器を組み合わせ、2 MeV以下では従来のコンプトン法、2 ∼ 8 MeVにおいて
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図 2.12: 電子飛跡検出型コンプトンカメラの
概念図

図 2.13: MEGAの概念図 [36]

図 2.14: 対生成イメージングカメラの概念図

電子飛跡検出型コンプトンイメージングによりイメージを得ている [36]。ただし、Si stripでの多
重散乱の効果が大きいため、αの精度は低い。

2.2.5 対生成イメージング

ガンマ線のエネルギーが 10 MeV を超えると、電子・陽電子対生成が優位な反応となる。対生成
イメージングカメラは電子・陽電子対生成を利用したカメラであり、飛跡検出器、コンバータおよ
びカロリメータから構成される (図 2.14)。ガンマ線がカメラに入射すると、タングステンのシー
トで作ったコンバータで対生成が生じ、生成された電子と陽電子は飛跡検出器の中を走り、カロリ
メータで止まる。飛跡検出器で得た飛跡とカロリメータでのエネルギー損失を測る事で、電子と陽
電子の運動量を測定でき、それらの和から入射ガンマ線の運動量が得られる。SAS-2、COS-B及
び EGRETはスパークチェンバーを使った対生成イメージング望遠鏡であり、Fermi衛星の LAT

も、飛跡検出器としてシリコンストリップ検出器を使用した同様の検出器である。
対生成イメージングカメラは電子飛跡検出型コンプトンカメラに非常によく似ており、実際、

MEGA は 8 MeV 以上のガンマ線の検出のために対生成イメージングを利用している。
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MeVガンマ線イメージングの比較

表 2.1に様々なMeVガンマ線イメージングの特徴をまとめる。この表より、MeVガンマ線イ
メージングにおいては万能な手法が存在していないことがわかる。従って、観測対象に応じて最
適な手法を選択することが必要である。例えば、超新星残骸内部の放射線同位体の空間分布を調
べるには空間分解能に優れたラウエレンズが適している一方、全天観測での天体探索には視野及
びエネルギーレンジが広い電子飛跡検出型コンプトンイメージングが有用となる。
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2.3 低エネルギーガンマ線観測実験

この節では、今までの低エネルギーガンマ線観測のために衛星搭載された検出器について、簡
単にまとめる。

2.3.1 CGRO

NASAの Compton Gamma-Ray Observatory (CGRO)は、1991年 4月から 2000年 6月まで
運用された。このミッションは、sub-MeVからGeVまでの広いエネルギー領域における、最初
の全天探索である。CGRO は 4 つの望遠鏡:OSSE、COMPTEL、EGRETおよび BATSEが搭
載された。OSSE、COMPTEL、EGRETの主な特徴は表 2.2に、また、COMPTELと EGRET

が検出した天体の種類を表 2.3に挙げる。

OSSE

The Oriented Scintillation-Spectrometer Experiment (OSSE)は、図2.15のようなコリメータを
利用した検出器であり、CGROには独立した 4つのモジュールが搭載された。主検出器は、NaI(Tl)

結晶 (直径 33 cm、厚さ 10.2 cm) と CsI(Na) 結晶 (厚さ 7.6 cm) から成る phosphor-sandwich

(phoswich)検出器であり、NaI(Tl) 結晶の前に、タングステンの passive collimatorが置かれてい
る。主検出器とタングステンコリメータの周りには、非同時係数を取るために、厚さ 8.5 cm の
NaI(Tl) 結晶の環状のシールドがある。また荷電粒子の除去のために、薄いプラスティックシン
チレータ (0.6 cm 厚) がコリメータの上に置かれている。エネルギーレンジは 0.1 ∼ 10 MeV、視
野は 3.8◦ × 11.4◦である。

図 2.15: OSSEの構成図 [2] 図 2.16: COMPTELの構成図 [32]

COMPTEL

COMPTEL は、図 2.16のような構成をしており、衛星に搭載された最初のコンプトン望遠鏡
である。低 Z検出器として液体有機シンチレータNE213A (有効面積: 4188 cm2)が、高 Z検出器
としてNaI(Tl)結晶 (有効面積: 8744 cm2)が使われた。荷電粒子の除去のため、それぞれの検出
器は非同時計数を取るプラスチックシンチレータのドームに覆われている。またバックグラウン
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表 2.3: COMPTELと EGRETが検出した天体 [2, 5]

Type of source COMPTEL EGRET

パルサー 3 Crab, Vela, 6 Crab, Vela

PSR 1509-58 Geminga,

PSR 1786-44,

PSR 1055-52,

PSR 1951+32

他の系内天体 7 Cyg X-1, 2 Cen X-3,

|b| < 10◦ Nova Persei 1992, Crab Nebula

GRO J1823-12,

GRO J2228+61,

GRO J0241+6119,

Crab Nebula,

Carina/Vela region

銀河 1 LMC

活動銀河核 10 Cen A, etc. 77 Cen A, etc.

各ガンマ線 7 SN191T (56Co),

SNR RX J0852-4642 (44Ti),

Cas A (44Ti), Vela (26Al),

Carina (26Al),

Cyg region (26Al),

RE J0317-853 (2.223 MeV)

未同定天体 5 186

Total Number 32 273

ガンマ線バースト 31 4

ド除去のため、COMPTELは低 Z検出器と高 Z検出器の間のTOFを使用した。COMPTEL は
10 MeVのガンマ線に対して∼ 1.25◦の角度分解能を持つ。
表 2.3に示されるように、EGRETが 270 個のガンマ線天体を検出したが、COMPTELは定常

天体は約 30個にとどまった。これは、COMPTELの TOFによるバックグラウンド除去が完全
ではなく、COMPTEL の実際の感度は、設計値より低かったためであると考えられる。

2.3.2 INTEGRAL

ESAのミッションである INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laboratory (INTEGRAL)

は、2002 年に打ち上げられた。SPIと IBIS という 2つのガンマ線望遠鏡と、3 keV から 35 keV

までのX線装置である JEM-X、500 ∼ 850 nm で観測する可視光望遠鏡OMCという 2 つのモニ
ターを持つ。SPIと IBISについて、主な特徴を表 2.2に示す。
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SPI

SPectrometer on Integral (SPI)は Coded Aperture Imagingを用いた検出器である。85 K に
冷やした 19個のGe結晶のアレイから成るため、SPI は 1 MeVに対して 2 keVの良いエネルギー
分解能を持つ。SPI のマスクは 3 cm 厚のタングステンで作られ、マスクと検出器の距離は 1.71

mである。検出器全体は、181 個のPhoto Multiplier Tube (PMT)のついた 511 kgのBGOのア
クティブシールドで覆われている。高いエネルギー分解能を持ち、細いラインガンマ線に対する
SPI の感度は、他のガンマ線望遠鏡より 10 倍以上良い。

IBIS

Imager on Board of the Integral Satellite (IBIS)も符号化マスクを利用した検出器である。IBIS
の符号化マスクは 16 mm 厚のタングステンを使用している。この検出器は 2 層から成り、下層
は 4096 個の CsIシンチレータアレイ (ピクセルサイズ：9 × 9 × 30 cm3、有効面積：3318 cm2、
シリコンPINフォトダイオード読み出し) で、PICsIT と呼ばれている。上層は ISGRIと呼ばれ、
16384 個のCdTe ピクセルアレイ (ピクセルサイズ：4× 4× 2 mm3、有効面積：2621 cm2) で構
成される。ISGRI は 15 keV から 400 keVまで、PICsIT は 200 keV から 10 MeV まで検出可能
である。検出層は BGOのアクティブシールドに覆われ、タングステンのパッシブシールドがマ
スクと BGOシールドの間にある。タングステンマスクと上層の検出器の距離は 3.2 mであるた
め、IBISは 12 arcsecという良い角度分解能を有する。

2.3.3 NCT

Nuclear Compton Telescope (NCT)はコンプトンイメージングを利用した検出器を搭載する
200 keV ∼ 20 MeVの帯域を狙う気球観測実験である。散乱体と吸収体は 10個のGe半導体検出
器の配列からなり、エネルギー分解能を向上させることで優れた角度分解能で天体に対する感度
の向上を図っている (図 2.17)。それぞれのGe半導体検出器は、8× 8× 1.5 cm3のサイズで読み
出しには表と裏で直交する 2 mmピッチのストリップ構造をもつために、散乱点と吸収点の３次
元的な位置をとらえることができる。BGOシンチレータをアクティブシールドとして検出器を
被っていて、視野は約 1.5 strである。2009年にアメリカの Ft.Sumnerで気球実験を行い、29.3

ksecの観測データから、Maximum Likelihood Expectation Maximization (MLEM法)を適用す
ることでCrabを 4σの有意度で観測することに成功している (図 2.18)。但し、667個のガンマ線
信号に対して 2.9 × 105の雑音が残っている。NCTは将来的には衛星観測計画である Advanced

Compton Telescope (ACT)ミッションへの発展を目指している。
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図 2.17: NCTの構成図 [37]

図 2.18: NCTによるかに星雲のイメージ [38]
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第3章 電子飛跡検出型コンプトンカメラ

3.1 電子飛跡検出型コンプトンイメージングの原理

電子飛跡検出型コンプトンイメージング法では、散乱ガンマ線の方向とエネルギー、反跳電子
の方向とエネルギーを得ることで、入射ガンマ線の方向とエネルギーを得る。以下では、図 3.1の
ように、散乱ガンマ線のエネルギーを Eγ、散乱方向を g⃗、反跳電子の運動エネルギーをKe、反
跳方向を e⃗、ガンマ線の散乱角を ϕ、電子の反跳角を ψ、g⃗と e⃗のなす角を αとする。但し、g⃗、⃗e
はいずれも単位ベクトルとする。電子飛跡検出型コンプトンイメージングで得たガンマ線入射方
向の事象ごとの誤差範囲は、散乱角 ϕ方向の角度分解能パラメーターARMと、散乱平面決定の
角度分解能パラメータ SPDで制限され、図 3.2に示す扇形となる。このとき、入射ガンマ線の到
来方向 s⃗、エネルギーE0はそれぞれ、

E0 = Eγ +Ke (3.1)

s⃗rcs =

(
cosϕ− sinϕ

tanα

)
g⃗ +

sinϕ

sinα
e⃗ (3.2)

=
Eγ

Eγ +Ke
g⃗ +

√
Ke(Ke + 2mec2)

Eγ +Ke
e⃗ (3.3)

と一意的に表される。ここで、散乱角 ϕは

cosϕ = 1− mec
2

Eγ +Ke

Ke

Eγ
(3.4)

また、反跳角 ψは

cosψ =

(
1 +

mec
2

Eγ +Ke

)√
Ke

Ke + 2mec2
(3.5)

と表せる。g⃗と e⃗の離角 αは、定義より幾何学的に、

cosαgeo = g⃗ · e⃗ (3.6)

α

e⃗,Ke

g⃗, Eγ

ϕ

s⃗, E0

ψ

図 3.1: コンプトン散乱事象の変数定義
図 3.2: ガンマ線入射方向の誤差範囲
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である一方、Eγ とKeから運動学的に、

cosαkin =

(
1− mec

2

Eγ

)√
Ke

Ke + 2mec2
(3.7)

と表すこともできる。この α角は入射ガンマ線のエネルギーE0に依存する最小値を持ち、

cosαlim =

0 (k < 1)

k−1
k+2

√
k2−1
k(k+2) (k ≥ 1)

k =
E0

mec2
(3.8)

と与えられる。図 3.3に ϕ、ψ及び αのEγ 依存性、図 3.4に αlimのE0の依存性を示す。
α角は電子飛跡検出型コンプトンイメージングに特徴的なパラメータであり、この α角を用い

てバックグラウンドの中からコンプトン散乱イベントを選ぶ事が可能になる。(3.6)と (3.7)から
得られる αは、(3.6)では角度情報のみ、(3.7)ではエネルギー情報のみを用いて求められる。従っ
て、αgeoと αkinは完全に独立なパラメータであり、

αgeo = αkin (3.9)

という条件を課すことで、飛跡検出器内でコンプトン散乱を起こし、吸収体で完全に散乱ガンマ
線を吸収した事象のみを選び出すことが可能となる。
電子飛跡検出型コンプトンイメージングでは、先述した通り、再構成ガンマ線の入射方向の精

度は、2つのパラメータで記述される。1つはAngular Resolution Measure (ARM)といい、散乱
角の決定精度を表し、

∆ϕARM = arccos (s⃗ · g⃗)− arccos

(
1− mec

2

Eγ +Ke

Ke

Eγ

)
(3.10)

と定義される。もう一方は、Scatter Plane Deviation (SPD)といい、散乱平面の決定精度を表し、

∆νSPD = sign

(
g⃗ ·

(
s⃗× g⃗

|s⃗× g⃗|
× s⃗rcs × g⃗

|s⃗rcs × g⃗|

))
arccos

(
s⃗× g⃗

|s⃗× g⃗|
· s⃗rcs × g⃗

|s⃗rcs × g⃗|

)
(3.11)

と定義される。ここで、s⃗は真の入射方向、s⃗rcsは再構成により得られた入射方向である。

3.2 バックグラウンド除去

MeVガンマ線は、原子核の逆励起やハドロン相互作用、放射線同位体の崩壊など、実に様々な
過程から生成される。実際、COMPTELには図 3.5に示されるような様々なバックグラウンドが
存在した [39]。図 3.5に示されているそれぞれの過程は、
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図 3.6: TOF分布 [39]

A 内部からの単発ガンマ線: 検出器内部での中性子捕獲や放射性同位体 (例えば 40K)の崩壊
により生成された単発のガンマ線が前段検出器でコンプトン散乱し、散乱ガンマ線が後段検
出器で吸収された。

B 外部からの単発ガンマ線: 他の検出器や衛星筐体での中性子捕獲や放射性同位体の崩壊、散
乱により生成された単発のガンマ線が前段検出器でコンプトン散乱し、散乱ガンマ線が後段
検出器で吸収された。

C 内部からの複数ガンマ線: 27Al(n,α)24Naや 27Al(n;n′, · · · )27Alといった、複数のガンマ線
が生成される過程が検出器内部で起こり、別々のガンマ線が前段と後段の検出器にそれぞれ
入射し、相互作用を起こした。

D 外部からの複数ガンマ線: 他の検出器や衛星筐体において複数のガンマ線が生成される過程
が検出器内部で起こり、別々のガンマ線が前段と後段の検出器にそれぞれ入射し、相互作用
を起こした。

E 偶然同時係数: 偶然、独立な 2つの相互作用から生じた 2つのガンマ線が、別々に前段・後
段の検出器に入射した。

F 宇宙線由来の事象: 衛星に入ってきた宇宙線は様々な場所で相互作用を起こし、いくつもの
ガンマ線を生成する。これらのガンマ線が前段・後段の検出器に入射した。

• 他の過程: 他のバックグラウンドとして、中性子、電子及び大気ガンマ線が観測された。

COMPTELはこれらのバックグラウンドを前段・後段の検出器間の time of flight (TOF)を用
いて排除した。図 3.6はシミュレーションから得られたTOF分布である。このTOFを用いるこ
とにより、1 MeV以上の事象については、先に後段で相互作用を起こしてから前段の検出器に入
射するような後方事象を容易に排除できる。しかしながら、D、E、Fによる事象は連続的なTOF

分布を持ち、前方事象を示すピーク部分の 1
3 程度を占めてしまう。また、A、Bの事象はコンプ

トンイメージングで期待される相互作用を起こしており、原理的に排除できない。さらにCの事
象の内、前段検出器内で起きたものは、正しいコンプトン事象と同じ様な TOF分布となってし
まう。従って、TOF分布の前方事象ピークを取り出すだけでは、図 3.6に示されるように、ほと
んどバックグラウンドによって占められてしまう。
COMPTELで用いられた従来のコンプトン法と比較して、電子飛跡検出型コンプトンイメージ

ングは α角をはじめとするバックグラウンド除去能力があるため、C、D、E及び Fといったコ
ンプトン散乱ではないバックグラウンドは排除でき、コンプトン散乱事象のみを残すことができ
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る。このため、電子飛跡検出型コンプトンイメージングの S/N比は従来の方法よりも大きく改善
させることが可能である。
また、荷電粒子の媒質内での単位長さあたりのエネルギー損失は、荷電粒子の電荷量やエネル

ギーに依存し、その粒子飛跡の終点付近で最大となる。これを利用し、飛跡検出器内での全エネ
ルギー損失量と飛跡の長さからエネルギー損失率 dE/dxを得ることで、粒子識別と粒子が飛跡検
出器内で停止したことの保証が可能となる。この dE/dx情報は、電子飛跡検出型コンプトンカメ
ラ独自の測定物理量で、強力な BG除去手段となる。
さらに、電子飛跡検出型コンプトンカメラは、コンプトン散乱の散乱平面が決定可能であるた

め、ガンマ線の到来方向を一意に特定可能である。これは従来型のコンプトンカメラによるリン
グイメージの重ね合わせと比較し、点像広がりの外側に伸びる成分を縮小することになり、イメー
ジングのコントラスト比を向上させることが可能であり、高い S/N比での観測を実現できる。

3.3 ドップラー広がり

これまで考えてきたコンプトン散乱は、完全に静止した電子との相互作用として考えてきたも
のである (unbound Compton)。しかし、実際の検出器においては、電子は原子核や分子軌道のポ
テンシャルに捕らわれており、あるエネルギーを持って運動しているため、観測できるコンプト
ン散乱 (bound Compton)では、以下のような点において違いが出てくる [40]。

• 散乱断面積:

特に 100 keV以下の低エネルギーの光子に対する散乱断面積がわずかに増加。

• 散乱角分布:

Klein-仁科の式から得られる角度分布に比べ、前方・後方散乱がわずかに抑えられる。

• 散乱ガンマ線と反跳電子のエネルギー:

散乱前の電子のエネルギーが 0ではなく有限の値を持つため、単一エネルギー線源からある
決まった角度に散乱されるガンマ線のエネルギーが一定の値にならず、unbound Compton

から予想される値の周辺で狭い分布を持つ (Doppler broadening)。

コンプトンイメージングでは、ガンマ線の散乱角を散乱ガンマ線のエネルギーと反跳電子のエ
ネルギーから得る。従って、ガンマ線の散乱角の決定精度 (ARM)はドップラー広がりの影響が
大きく効き、ARMの原理限界となっている。

図 3.7: 各電子軌道準位による ARM の違い
(E0 = 200keV, Si) [40]

図 3.8: ARMの原子番号依存性 [40]
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ドップラー広がりは散乱前の電子の運動に起因するものなので、どの電子軌道の電子を弾き飛
ばしたかにより、散乱ガンマ線のエネルギーのゆらぎは変化する。図 3.7にドップラー広がりによ
るARMの広がりを示す。より外殻の電子のほうが持っているエネルギーが小さくなるため、ドッ
プラー広がりの効果も小さく、ARMの広がりも押さえられていることが分かる。また、原子番
号 Z に対する ARMの推移を図 3.8に示す。これより、Z が大きいものほどドップラー広がりの
影響も大きくなるという傾向があることが分かる。さらに、図 3.9のように、入射ガンマ線のエ
ネルギーが高い程、ARMの広がりが押さえられている。これは、入射ガンマ線のエネルギーが
高くなるほど、電子の運動エネルギーを無視できるようになるため、ドップラー広がりの効果が
薄れていくためである。

図 3.9: ドップラー広がりのエネルギー依存性 [40]

3.4 多重散乱

電子飛跡検出型コンプトンイメージングでは、コンプトン散乱の散乱平面の決定が可能なため、
ガンマ線の到来方向を一意に決定できる。この散乱平面を決定するのは、ガンマ線の散乱方向 g⃗

と電子の反跳方向 e⃗である。g⃗の精度は２つの検出器の位置分解能と、検出器間の距離による。し
かし e⃗は、検出器の密度が高かったり、反跳方向の決定に用いる電子の飛跡が長かったりすると、
電子が検出器中を走るときに受ける多重散乱により、電子の反跳方向の情報を損なってしまい、
SPDの決定精度を落とすことになる。従って、SPD方向の角度分解能の原理的限界は電子の多重
散乱ということになる。
散乱角の不定性はモリエール理論によって説明されており、小さい角度ではほぼガウス分布と

なる [41]。電子の距離 xにおける散乱角は

θrms =
13.6MeV

βcp

√
x

X0

[
1 + 0.038 ln

(
x

X0

)]
(3.12)

と近似される。ここで、βc、pは電子の速度と運動量、X0は radiation lengthとした。この式に
よって計算される散乱角を図 3.10、図 3.11に示す。
電子の飛跡を捉える検出器として、Si strip検出器を並べるようなことを考えると、方向を得る

のには最低２点は必要なため、固体である Si stripを何層かにわたって突き抜けなくてはならな
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図 3.10: 異なる電子のエネルギーの散乱角 (左: 50keV, 中: 100keV, 右: 200keV; 温度: 20◦C)
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図 3.11: 異なる飛程での散乱角 (左: 500µm, 中: 1mm, 右: 5mm; 温度: 20◦C)
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い。従って、合計すれば Siを 300 ∼ 500µmは通り抜けることになる。しかし、反跳電子のエネ
ルギーが 500 keVあっても∼ 60◦の散乱を受けるため、反跳方向を捉えるのは難しいということ
が図 3.11から明白である。一方、1気圧のArガスを用いる飛跡検出器であれば、50 keVの反跳
電子の方向を∼ 1 mmで捉えられれば散乱角は∼ 15◦に抑えることができ、Siの場合よりもはる
かに精度が良い。従って、反跳電子を捉える検出器は固体の検出器よりもガスの検出器のほうが
適していると言える。

3.5 電子飛跡検出型コンプトンカメラの構成

3.5.1 次世代MeVガンマ線望遠鏡への要請

COMPTEL以降、打ち上げられた低エネルギーガンマ線観測衛星は INTEGRALのみであり、
その他には LXeGRIT、NCT、CLAIREなど気球を用いた短時間の観測がなされているのみであ
る。INTEGREALの SPIや IBISは符号化マスクを用いたイメージングであるため、MeV領域
における連続成分に対する検出感度は、図 3.12にあるように COMPTELよりも悪い。従って、
より良い検出感度を持つ検出器の開発と、それによる観測が強く望まれている。そこで、我々は
「COMPTELの 10倍の検出感度」を目標に検出器を開発することを考えている。

図 3.12: X/ガンマ線の観測器の連続成分に対す
る検出感度 [42]

図 3.13: X/ガンマ線観測器の有効面積

図 3.13に様々な観測器の有効面積を示す。この図から、バックグラウンドが存在しなければ、
COMPTELは 106秒の観測時間で 1 mCrabの天体まで優位な観測が可能であったことがわかる。
しかし、図 3.6のように実際にはCOMPTELはバックグラウンドによってその検出感度を制限さ
れ、その S/N比は予想よりも遥かに悪かった。従って、COMPTELと同等程度の有効面積を持っ
た電子飛跡検出型コンプトンカメラであれば、大幅に S/N比が改善でき、目標を達成できること
が期待できる。

3.5.2 飛跡検出器と吸収体への要求

電子飛跡検出型コンプトンカメラは飛跡検出器と吸収体から構成される。ここでは、これらの
検出器に要求される性能に関して述べる。
コンプトン散乱体であり、且つ反跳電子の運動量を測定する飛跡検出器には、反跳方向を精度

良く測定する能力が要求される。従って、この点において固体検出器よりもガス飛跡検出器の方
が適している。一方で、固体はガスよりも 3桁密度が高いため、単位体積当たりの散乱断面積は
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ガスよりも固体検出器の方が大きい。但し、ガス検出器は液体や固体の検出器に比べ、大きな体
積のものが作りやすい。図 3.14にガス中でのコンプトン散乱確率のエネルギー依存性を示す。こ
の絵から、50×50×50 cm3の体積で 1 atmのXeガスであれば、1 MeVのガンマ線のコンプトン
散乱に対して∼ 30 cm2の有効面積があり、COMPTELの有効面積 (∼ 40 cm2)とほぼ同等にな
る。よって、ガス検出器であっても良いコンプトン散乱のターゲットとなりうる。コンプトン散乱
のターゲットとしては、原子番号の小さい物質の方がより低いエネルギーからコンプトン散乱が
優位となり (図 2.1)、また、ドップラー広がりも小さくなる (図 3.8)。さらにガス検出器で十分な
精度を持って反跳方向を測定するには、コンプトン散乱点から数mm程度の距離で反跳方向を特
定する必要がある。一辺 50 cm程度のガス中で止められる電子のエネルギー範囲は数百 keV以下
であるが、コンプトン点から数mmの範囲内での反跳電子のエネルギー損失はminimum ionizing

particle (MIP)に近い。このため、飛跡検出器はMIPの飛跡を数mmの内に捉え、方向決定でき
る必要がある。以上から、飛跡検出器には以下の性能が要求される。

• 大体積のガス検出器 : ガスは多重散乱の影響が少ない。大体積にすることで断面積の小さ
さを補う。

• コンプトン散乱優位なガスの選択 : 原子番号は小さく、1分子当たりの電子数が多いガス
(CF4や CH4など)がコンプトン散乱のターゲットとして適する。

• 詳細なMIPのトラッキング能力 : 精度良い反跳方向の決定の為、高い位置分解能とサブ
mmピッチのサンプリングが必要。
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図 3.14: コンプトン散乱確率 (50cm厚)

飛跡検出器でコンプトン散乱が起こるとガンマ線はあらゆる方向に散乱されるため、飛跡検出
器の周囲に配置される、散乱ガンマ線を捉える吸収体は、大きな面積で、かつ大きな立体角で飛
跡検出器を覆う必要がある。また、コンプトン散乱は後方散乱よりも前方散乱の方が確率が高く、
散乱ガンマ線が入射ガンマ線のエネルギーの大部分を持っていくことが多い。よって、数百 keV

から数MeVの散乱ガンマ線を吸収するために大きな原子番号を持った吸収体が望ましい。吸収
体のエネルギー分解能と位置分解能は、ARMの性能に強く影響する一方、ARMは原理的にドッ
プラー広がりで制限される。従って、吸収体のエネルギー分解能と空間分解能によるARMの不

43



 [degree]φScattered angle 
0 20 40 60 80 100 120 140 160 180

F
W

H
M

 o
f 

A
R

M
 [

d
eg

re
e]

-110

1

10
 = 100 keV

0E

 = 200 keV
0E

 = 500 keV
0E

 = 1 MeV
0E

図 3.15: ドップラー広がりによるARM不定性の
散乱角依存性 (E0: 入射ガンマ線のエネルギー,

GEANT4シミュレーション)

Distance from Compton point [cm]
1 10

F
W

H
M

 o
f 

P
o

si
ti

o
n

 R
es

o
lu

ti
o

n
 [

cm
]

-310

-210

-110

1

10

°

 = 10

ARMν ∆ °

 = 5
ARMν ∆ °

 = 2
ARMν ∆ °

 = 1
ARMν ∆

°

 = 0.5

ARMν ∆ °

 = 0.2

ARMν ∆
°

 = 0.1

ARMν ∆

図 3.16: 散乱点と吸収点の間隔と吸収体の空間
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定性はドップラー広がり以下であることが望ましい。飛跡検出器に Arガスを用いた場合、ドッ
プラー広がりによる ARMの不定性は図 3.15に示されるような振る舞いをする。これより、500

keVのガンマ線が 20◦の散乱を受けると、ARMの不定性は半値全幅で 1◦程度になる。一方、吸
収体の空間分解能と散乱点-吸収点間距離が変化すると、ARMの不定性は図 3.16に示されるよう
な変化をする。これより、1◦程度のARMを達成するには、数mm程度の空間分解能が必要とな
る。吸収体のエネルギー分解能によるARMの不定性がドップラー広がりによるものと同程度に
なるためには、吸収体のエネルギー分解能は数百 keVにおいて数％以下である必要がある。以上、
吸収体に求められる性能をまとめると以下のようになる。

• 大きな有効面積: 飛跡検出器を覆えるだけの面積が必要。

• 高い阻止能: 吸収体には散乱ガンマ線を止めるのに十分な質量が必要。

• 高い空間分機能: 散乱方向の決定精度をドップラー広がり以下に抑えるため、吸収体は数
mm程度の空間分解能を持つべきである。

• 良いエネルギー分解能: エネルギー分解能による散乱角の決定精度をドップラー広がり以下
に抑えるため、数百 keVにおいて半値全幅で数％のエネルギー分解能を持つべきである。

3.6 SMILE

前節のような要求を満たす電子飛跡検出型コンプトンカメラ (ETCC)を構成するためには、サ
ブmmのピッチと大体積は同時に実現し難いため、飛跡検出器として一般的な多芯比例計数管は
あまり適さない。半導体検出器は良いエネルギー分解能を持つ一方で、電子に対する多重散乱を
考慮する必要がある上、十分な阻止能を確保するには高価である。そこで、独自に開発するmicro

Time Projection Chamber(µ-TPC)を飛跡検出器とし、位置検出型シンチレーション検出器の
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図 3.17: ガス飛跡検出器を用いた ETCC概念図

pixel scintillator array(PSA)を散乱ガンマ線検出器とする、図 3.17のような ETCCを現在開発
中である。µ-TPCの基本となっているmicro pixel chamber(µ-PIC)は、∼ 120µmという高い位
置分解能を持っていながら、大きな面積を持った検出器である。また、微細な構造を持つ検出器と
しては高いガス増幅率を得ることもできる。一方、シンチレーション検出器は、半導体検出器に
比べればエネルギー分解能の点で劣るが、半導体よりも阻止能が高く、かつ安価であるため、飛
跡検出器を囲う面積を大きくでき、厚みのあるものも作れるので、散乱ガンマ線を効率良く捉え
ることができる。この µ-TPCと PSAを用いた ETCCにより、sub-MeV～MeVのエネルギー領
域において COMPTELの 10倍の感度を目指している。

3.6.1 電子飛跡検出器

ETCCにおいて鍵となるのは反跳電子の飛跡をどれだけ正確に捉えられるかという点である。
電子は質量が小さく電荷を持っているために、多重散乱によって方向の情報を失いがちである。
従って、電子の反跳方向を正確に得るには、高い位置分解能を持った飛跡検出器が必要になる。こ
のような飛跡検出器として µ-TPCを開発しており、その基本となっているのが µ-PICである。

µ-PIC

1999年から開発が始められた µ-PICは、微細電極構造を持ったMicro Pattern Gas Chamber

の１種であり、図 3.18のように比例計数管を輪切りにして縦横に並べたような構造を持ったガス
検出器である [43]。基板はポリイミド、電極は Cuでできている。各ピクセルは 400 µm間隔で
並んでおり、アノードとカソードは直交する方向にストリップとなっているため、高い位置分解
能で２次元読み出しが可能である。またピクセル型の電極構造にしたことで、Micro Strip Gas
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図 3.18: µ-PICの構造

Chamber(MSGC)で問題になっていた放電による電極破壊は起きなくなり、µ-PIC単体で高いガ
ス増幅率を長時間安定に得ることができる。実際 µ-PICは、単体で∼ 2× 104という、マイクロ
パターン検出器としては非常に大きいガス増幅率を達成している。また、安定性の面についても、
ガス増幅率を 6000程度に保ったまま約 1000時間以上もの連続安定動作を実現している。さらに、
なだれ増幅が起きるのはアノードのごく近傍のみであるので、∼ 107count/(sec・mm2)というよ
うな大強度入射に対しても強い。製造に関しても、µ-PICはプリント基板の技術で作られている
ため、安価に大きなものを作りやすいという特徴があり、現在は 10cm角、20cm角、30cm角の
ものが開発されている。

GEM

Minimum Ionization Particle (MIP)の 1 atmのArガス中でのエネルギー損失は 2.54 keV/cm

であり、400 µm中に約 3.9個の電離電子を作る。このMIP の飛跡を 400 µm間隔で捉えるには、
そのような少ない電子を捉える必要があり非常に難しい。MIP を捉えるには 2× 104以上のガス
利得が必要であるが、µ-PIC 単体での安定したガス利得は 6× 103である。従って我々は、補助
増幅器としてGas Electron Multiplier (GEM) [44]を使用している。
GEMは Sauli 等によって開発され、ポリイミドや液体ポリマー (Liquid Crystal Polymer)の両

面に銅の電極がついたものである (図 3.19)。GEM には多数の小さな穴が開いており、Cu 電極の
両面に異なる電圧がかけられると、強い電場がこの穴の中に生じる。電子がこの穴に入ると、強
い電場によってガス増幅される。フォイルは 50 µm厚と非常に薄く、低Zの物質から成る。しか
し両電極間距離が非常に小さいために、単体で高い利得を得る事は出来ず、典型的な利得は約 100

である。現在は 100 µm厚のものも存在しており、こちらの方が最大利得が高いが、50 µm厚と
同じ利得を出すためには、より高い電圧をかける必要がある。

µ-TPC

荷電粒子がガス中を走り抜けると、その飛跡に沿って電子が電離される。この電子雲を緩やかな
電場をかけ一定の速度で検出器へと移動させると、電子が検出器に到着する時刻は、電離された
位置から検出器までの距離に応じてずれてくる。従って別途トリガー用検出器を設け、トリガーか
ら実際に信号が得られるまでの時間を測定すると、電離された位置から検出器までの距離を測る
ことができる。２次元情報が得られる多芯比例計数管 (MWPC)やMSGCなどを検出器として用
いれば、荷電粒子の３次元飛跡を測定できることになる。このようなシステムをTime Projection

Chamber (TPC)と呼ぶ。
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図 3.19: GEMの顕微鏡写真。穴の直径は 70 µm、間隔は 140 µm。

我々は、GEMを前段増幅器、µ-PICを読み出しとた図 3.20のような TPCを開発し、µ-TPC
と呼んで飛跡検出器として使用している。GEM、µ-PICはそれぞれ、約 10及び数千のガス利得
で動作させ、全体で 2× 104以上の利得を安定に得ることができている。図 3.21に宇宙線ミュー
オンが µ-TPCに水平に入射した時に得られた飛跡の例を示す。この宇宙線ミューオンの飛跡か
ら、µ-TPCの 3次元的な空間分解能は∼ 500µm程度と求められており、ETCCの飛跡検出器と
して、十分な性能を持っている。

図 3.20: The schematic view of µ-PIC +

GEM system

図 3.21: µ-TPCによる宇宙線ミューオンの飛跡

3.6.2 散乱ガンマ線吸収体

飛跡検出器で散乱ガンマ線を捉えるためのガンマ線吸収体は、大面積をカバーできること、高い
ガンマ線阻止能を持つこと、程良い空間・エネルギー・時間分解能を持つことが要求され、ETCC

システムとしてのエネルギー帯域や、エネルギー分解能、角度分解能を左右する重要な構成機器
である。我々は、これらの要求を安価に満たせるシンチレーション検出器を採用している。

シンチレータの種類

シンチレーションとは、物質中で放射線が吸収されたとき、原子または分子が励起・基底状態
への遷移過程を経ておよそ 100 µs以下で減衰する発光のことを指す。シンチレーション発光の波
長が紫外から可視、および赤外領域の場合には光電子増倍管などの光学素子で読み出すことがで
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きる。この様な発光をする物質をシンチレータと呼ぶ。シンチレータは媒質の種類により大まか
に、気体・有機・無機シンチレータに分けられる。
気体のシンチレータの発光は主に希ガスの原子の放射線による遷移過程で生じる。発光波長領

域は紫外領域で、シンチレーション光の減衰時間は 0.1 ∼ 10 nsec程度で他のシンチレータに比べ
て短い。ただし気体の密度は固体や液体に比べて小さいためガンマ線の検出効率は低い。発光量
が入射粒子の電荷と質量にほとんど依存しないことから、気体シンチレータは α粒子や重イオン
などの荷電重粒子のエネルギー測定に用いられている。希ガスは冷却することで液体シンチレー
タとして使用する場合もある。
有機シンチレータは、検出効率が高い芳香族などが使われており、放射線による分子の遷移過

程で発光する。最大発光波長は 350 ∼ 450 nmで減衰時間は約 30 nsec 以下である。一般に有機
シンチレータは α粒子や β粒子および高速中性子などを直接検出するのに向いている。一方、炭
素や水素など、原子番号が低い物質で構成されているので、ガンマ線に対する光電吸収はほとん
ど起こらない。そのためコンプトン散乱によって生じる連続スペクトルが観測される。有機シン
チレータはアントラセンなどを用いた結晶シンチレータや、一つまたは複数の溶質に発光剤を混
合した液体シンチレータ、ポリスチレンなどの溶質に P-ターフェニールなどの発光剤を混ぜた固
体であるプラスチックシンチレータなどの種類がある。他にも水を主成分とした液体シンチレー
タやガンマ線の光電吸収を起こすために鉛などを入れたシンチレータもある。
無機シンチレータは原子番号が有機シンチレータで使用されていた水素や炭素に比べて大きく、

ガンマ線エネルギーに対する光電効果の断面積が十分にあり、ガンマ線測定に有効である。なお
無機シンチレータは結晶シンチレータとガラスシンチレータの二つに分けることができる。発光
機構は両者とも同じである。しかし結晶シンチレータの出力するシンチレーション光ガラスが 104

光子/MeV のオーダーなのに対し、ガラスは最大でも 3.5× 103光子/MeV しかない。そのため結
晶タイプが使えないような条件下を除き、ガラスタイプは中性子検出器として使用される程度で
ある。いくつかの無機結晶シンチレータについて、その性能を表 3.1に示す。SMILE実験では、
エネルギー分解能、放射線耐性、阻止能、取り扱い易さからGSOシンチレータを選択した。

48



表
3
.1
:
各
種
無
機
シ
ン
チ
レ
ー
タ
の
性
能

結
晶
名
（
活
性
化
物
質
）

N
aI
(T

l)
C
sI
(T

l)
B
aF

2
G
d
2
S
iO

5
(C

e)

G
S
O

B
i 4
C
e 3
O

1
2

B
G
O

L
a
C
l 3

L
a
B
r 3

L
u
3
A
l 5
O

1
2
(P

r)

L
u
A
G

(略
称
)
　

密
度

[g
cm

−
3
]

3.
67

4.
51

4.
89

6
.7
1

7
.1
3

3
.7
9

5
.2
9

6
.7

エ
ネ
ル
ギ
ー
分
解
能

∗ [
％
]

6-
7

6-
7

9
8
-9

1
0
-

1
2

3
-4

3
8

F
W

H
M

(@
66

2k
eV

)

放
射
長

[c
m
]

2.
59

1.
86

2.
03

1
.3
8

1
.1
2

2
.4

2
.1

1
3
.5
程
度

減
衰
時
間

[n
se
c]

23
0

68
0,

33
40

0.
6,
62

0
3
0
-6
0

3
0
0

2
8
　

1
6

2
0

最
大
発
光
波
長

[n
m
]

41
5

54
0

22
0,
31

0
4
4
0

4
8
0

3
5
0

3
8
0

3
1
0

光
量

(N
aI
(T

l)
=
10

0)
10

0
45

5,
16

2
0

7
-1
0

1
3
0

1
6
0

3
0

屈
折
率

1.
85

1.
80

1.
56

1
.8
5

2
.1
5

∼
1.
9

∼
1
.9

n
/
a

融
点

[◦
C
]

65
0

62
1

13
50

1
9
0
0

1
0
5
0

8
5
9

7
8
3

1
9
7
0

潮
解
性
の
有
無

有
僅
か

無
　

無
無

有
　

有
無

放
射
耐
性

[g
ra
y
]

10
10

3
10

3
−
4

1
0
6

1
0
2
−
3

>
3.
4
×

1
0
3

>
3
.4

×
1
0
3

n
/
a

自
己
放
射
の
有
無

無
無

無
無

無
有

有
有

49



各シンチレータのエネルギー分解能と光子数

シンチレータの持つエネルギー分解能の原理限界は検出された光電子数 Nphe のポワソン分布
によって決まり、このとき FWHMのエネルギー分解能 ∆E

E は式（3.13）のような関係にある。

∆E

E
= 2.35

√
1 + ν(M)

Nphe
(3.13)

ただし ν(M)は光検出器の利得に依存する補正項であり、光電子増倍管の場合は通常 0.1 ∼ 0.2程
度である。
図 3.22には ν(M) = 0.1としたときの原理限界曲線および各シンチレータの 662 keVでのエネ

ルギー分解能（FWHM）と光電子増倍管で生成された光電子数との関係を示した。なお、図中の
点線より高エネルギー分解能側の結晶はいずれも 1996年以降に発見された結晶で、この約 10年
の間に、NaI(Tl)を超えるエネルギー分解能を有する結晶が多く出てきたことが分かる。図中、赤
色印で示したように、LaBr3のエネルギー分解能が現在のところ最も良い。

LaBr3:Ce

Gd2SiO5:Ce (GSO:Ce)

1996年以降に

登場した結晶

図 3.22: エネルギー分解能と光電子増倍管での生成光電子量との関係 [45]

なお、エネルギー分解能は発光光子数のみに依存しているわけではない。それは個々の結晶の
発行メカニズム、入射エネルギーと結晶の発光量との線形性などが複雑に関係している。また結
晶自体の問題以外にも回路雑音や検出器の感度などが関わってくる。

3.6.3 SMILE実験

COMPTEL よりも 1 桁感度の良い、次世代の全天観測の為の MeVガンマ線検出器として、
ETCC を開発してきた。衛星による観測の準備段階として、地上における原理検証実験を進め
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図 3.23: SMILE-Iの検出器 図 3.24: SMILE-Iのゴンドラ

る一方、気球実験計画 Sub-MeV gamma-ray Imaging Loaded-on-balloon Experiment (SMILE)

を進めている。SMILEは段階を踏んで一つずつ進めている。初めのステップとして、ETCCの
ガンマ線検出能力の証明として、気球高度における大気・宇宙拡散ガンマ線の観測を 2006年に
行った (SMILE-I)。次のステップとして、ETCCのガンマ線イメージング能力の検証を、かに星
雲やCyg X-1の観測により行う予定である (SMILE-II)。これらの検証の後、ETCCによるMeV

ガンマ線天体の探索を長時間気球や衛星搭載により行っていく。この節では、SMILE-Iの結果及
び SMILE-IIへの要請について述べる。

SMILE-Iの結果

宇宙線を含む、多量のバックグラウンドが存在する中でのガンマ線検出を実証すべく、宇宙拡
散ガンマ線と大気ガンマ線を測定するために、気球実験用のフライトモデル検出器を構成した (図
3.23、3.24)。気球実験では、観測時間が限られるため、ガンマ線を効率よく検出する必要がある。
そこで、角度分解能が少し悪くなるがXe ガスを使用し、体積を 10× 10× 14 cm3とした。また、
各側面に 10× 15× 1.3 cm3、底面に 15× 15× 1.3 cm3のGSOシンチレータを配置した。これに
より、10−4程度の検出効率と 3 srの視野が得られた。
SMILE-Iは 2006年 9月 1に三陸大気球観測所から放球され、高度 32～35 kmにおいて 4時間

の水平浮遊を含む、7時間のフライトに成功した。この実験で、全天から 2× 105事象を測定し、
その中から 2 × 103個のガンマ線事象が再構成でき、その内の 420個は水平浮遊中の 3.0 時間の
live time の間に、3 sr の視野内で検出された。これは、シミュレーションの結果と良く一致して
いる。また、再構成された事象数と残留大気圧の関係から、宇宙拡散ガンマ線と大気ガンマ線の
フラックスを得た（図 3.25、3.26）。この結果は過去の気球・衛星観測とエラーの範囲で一致して
いる。これらの結果により、ETCCがガンマ線選択と強力なバックグラウンド除去能力を持ち、
連続的なスペクトルに対して良い感度を持つため、MeVガンマ線天文学を発展させ得る事が実証
された。

SMILE-IIへの要請

SMILE-Iにより、ETCCが宇宙環境において高い雑音除去性能を示し、ガンマ線の優位な観測
が実証された。これをうけ、次のステップでは、sub-MeV領域で非常に明るい天体である、かに
星雲の有意な観測をねらう。この観測で実際にかに星雲が測定できれば、ガス飛跡検出器を用い
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図 3.25: 宇宙拡散ガンマ線のスペクトル
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図 3.26: 大気ガンマ線のスペクトル

た ETCCがMeVガンマ線天体の観測に適用できるかどうかを実証することが可能となり、以後
の科学観測へ向かうことができる。
かに星雲は、北半球の中緯度で天頂付近を通るので、日本やアメリカなどが観測に有利である。

しかし、日本での気球実験ではかに星雲が天頂付近にある時間帯に実験区域を旅客飛行機が通る
ので、現状の日本ではかに星雲の観測はできない。したがってアメリカ Ft.Sumnerからの放球を
想定している。この場合、高度 40 km (残留大気圧 2.9 g/cm2、Cut Off Rigidity 3.7 GV) で約 1

日のフライトが可能となる。図 3.27に Ft.Sumnerでのかに星雲の仰角時間変化を示す。これによ
り、天頂角 30◦以内でかに星雲を観測できるのは 4時間となる。よって 4時間で 5σ以上の有意度
でかに星雲を検出することを目標に、SMILE-II用 ETCCの設計を行う。
この観測条件を満たすためには図 3.28の赤斜線の領域まで検出感度を上げる必要がある。これ

を実現するには有効面積が 0.5 cm2以上、角度分解能が 10度以上でなければならない。ETCCの
理想的な検出効率はおおよそ 10−3∼4であるので、コンプトン散乱の標的となるガス飛跡検出器
には 103 cm2程度の幾何面積が求められる。よって、1辺 30 cmほどのガス飛跡検出器が必要で
ある。
一方、シンチレータはガス飛跡検出器を取り囲まねばならない。これまでのシミュレーション

の検討から、ガス飛跡検出器の底面だけでなく側面にもシンチレータを配置することが有用であ
ると判明している。そこで、底面、側面にそれぞれ (30× 30)cm2、(15× 30)cm2程度を配置する。
このような ETCC(図 3.29)を SMILE-IIでは開発していく必要がある。

SMILE-II ETCC用ガス飛跡検出器

前述より、ガス飛跡検出器は幾何面積が 103 cm2程度必要である。一方で、ガス飛跡検出器には
高い空間分解能とエネルギー分解能も求められる。このような飛跡検出器として (30cm)2のµ-PIC

を用いた (30cm)3の TPCを開発してきた。
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図 3.27: Ft.Sumnerにおけるかに星雲の仰角時間変化
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図 3.29: SMILE-II用 ETCC

図 3.30 はガス飛跡検出器のエネルギー較正で得られた 133Ba のスペクトルである。ガスとして
は Ar+CF4+iso-C4H10(95:3:2) の 1気圧を用いる。この図から、エネルギー分解能は 31 keVに
おいて 21 %(FWHM)となる。
図 3.31 はガス飛跡検出器に使用した 30 cm角 µ-PICの位置毎に見たガス増幅率を示す。これ

から、(30cm)2 という大きな面積で比較的一様な増幅率が得られていることが分かる。一方で、
(30cm)3ガス飛跡検出器からは、アナログ波形だけでなく、各 strip毎にしきい値を設定し、それ
を越えたときにデジタル信号も出力される (図 3.32)。このデジタル信号をすべて保存することで、
図 3.33 のような飛跡情報が得られる。この飛跡の最も離れている両端の距離の、荷電粒子が落
としたエネルギーとの相関をとると、図 3.34のようになる。これにより測定に有効な TPC内で
静止する電子と、検出器を飛び出してしまい雑音となる電子、また中性子による反跳陽子、宇宙
線ミューオンを分離でき、大半の雑音事象がこのカットのみで排除できる。これは天体放射の大
半を占める連続スペクトルガンマ線に対して初めて雑音除去が可能になったことを示しており、
ETCCによって初めて実現した雑音除去法である。
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図 3.30: TPCのみのエネルギー較正

図 3.31: 30 cm角 µ-PICのガス増幅率
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図 3.32: しきい値とデジタル信号

図 3.33: 電子の飛跡
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図 3.34: 荷電粒子のエネルギー損失とその飛跡長の関係
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第4章 SMILE-IIフライトモデル用シンチレータ
の開発

SMILE-IIでは、かに星雲を確実に捉えるために、30 cm立方のガス飛跡検出器を覆うことがで
きる分だけの空間分解能を持ったシンチレーション検出器が必要となる。一方で、SMILE-IIフラ
イトモデル検出器は気球に搭載する飛翔体検出器であるため、その使用電力や搭載空間には限り
がある。したがって、シンチレーション検出器の多量の読み出し回路はコンパクトかつ省電力で
なければならない。
これまで要素開発によって培ってきた技術に基づいて、SMILE-II用のフライトモデル用のシン

チレーション検出器を開発し、搭載予定分の検出器のエネルギー較正を行った。ここでは開発し
てシンチレーション検出器の構成と、その性能試験について述べる。

4.1 シンチレーションカメラシステム

4.1.1 Pixel Scintillator Array

ETCCで要求されるシンチレータには、ガンマ線のエネルギーと吸収位置の両方の検出が要求
される。この様な検出器としては、大きな単一の結晶を用いたアンガーカメラが伝統的な手法とし
てあげられるが、シンチレータはヒット間に数 µ秒の不感時間を持ってしまう。そのため、ETCC

が要求する、大面積かつ高阻止能を実現すべく、大きく厚い結晶を使用すると、強い放射線環境
下では事象の pile upが起こってしまい、散乱体であるガス飛跡検出器との同時をとることが困難
となってしまう。さらに、気球や衛星に搭載する際、大きく厚い単一の結晶は衝撃や振動で割れ
てしまうという高いリスクも存在する。
別の方法としては、ピクセル化したシンチレータを敷き詰める方法が考えられる。この場合、

位置分解能はシンチレータのピクセルサイズで決定されてしまう。一方で、シンチレータは分割
され、個々の体積は小さくなるため、アンガーカメラのような pile upの確率は非常に小さくな
る。このため、ガス飛跡検出器の同時もとりやすい。
以上を考慮し、SMILE-IIではピクセル化したシンチレータを並べる手法（Pixel Scintillator

Array、PSA）を採用した。シンチレータとしては良いエネルギー分解能と高い阻止能、対放射
化といった理由からGSO:Ceを採用している。ピクセルサイズは後述の光検出デバイスとの兼ね
合いで、一辺 6 mm角とし、厚みは 1放射長とした。また、ピクセル間には 65 µm厚の 3M社製
反射材 Enhanced Specular Reflector(ESR)を挿入した。

4.1.2 光検出デバイス

PSAからのシンチレーション光を読み出すデバイスとして、我々は浜松ホトニクス社のフラッ
トパネル PMT H8500を採用した（図 4.1の左）。H8500は 6×6 mm2のピクセルが 8×8個並ん
でおり、総面積は 52 × 52 mm2 で、このうち 89%が有感領域となっている。図 4.2は H8500の
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図 4.1: マルチアノードフラットパネル PMT H8500 (左) とGSO:Ceピクセルシンチレータアレ
イ (右)

図 4.2: H8500のQE[46]
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図 4.3: oken 6262Aの光量比の分布
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図 4.4: BC-600の光量比の分布

典型的な量子効率の波長依存性を示す。GSOシンチレータの発光波長は 430 nmであるので、検
出効率も良い。また、各アノードの出力のばらつきも 3倍程度に抑えられている。
これまで、PSAとH8500の光学的な接続には光学グリス (oken 6262A)を用いてきた。しかし

ながら、光学グリスは時間とともに乾燥し、透過率が落ちてしまう。そのため、1年のスケールで
シンチレータからの光量が減少し、エネルギー分解能を著しく落としていた。実際のフライトの
場合も天候や上層の風の状態次第で実験が翌年に持ち越されることは度々起きるため、この様な
光量の変化は非常に問題となる。このため今回は光学セメント (BC-600)の採用を検討すること
にした。
この oken 6262AとBC-600を使用し、GSOとPMTを接着した直後に得られたピークのADC

値と、約 1年後の同ピクセルのピークの ADC値との比の分布を図 4.3、4.4にそれぞれ示す。こ
の 2つの図から、oken 6262Aを使用したシンチレーションカメラは、約 1年で光量が 90 %に落
ちてしまっているが、一方BC-600を使用したカメラは光量がほとんど落ちていないことが分かっ
た。BC-600は oken 6262Aよりも長期間の使用に耐えうることが分かり、SMILE-IIではBC-600

を採用する事にした。

4.1.3 フロントエンドモジュール

SMILE-IIの ETCCでは、H8500を全部で 108個使用するという設計になっている。H8500の
アノードには 64チャンネル有るため、個々に読み出し回路を取り付けるのは気球という限られた
電力・空間条件では非常に難しい。その上、多量の回路は大きな熱量を生むため、気圧が低く、輻
射でしか冷却できない飛翔体検出器では熱設計がとても困難になってしまう。このため、読み出
し回路の数を減らすべく、抵抗チェーンを用いた電荷重心法による読み出しを行う。
各アノードは 100 Ωの抵抗により、図 4.5のように接続され、四端から電荷を読み出す。この

四端から読み出した電荷量をEi (i = 1 ∼ 4)とすると、PMTからの総電荷量Etotalは、

Etotal =

4∑
i=1

Ei (4.1)

のように得られる。一方、電荷の重心位置

X =
(E1 + E2)− (E3 + E4)

Etotal
(4.2)

Y =
(E1 + E3)− (E2 + E4)

Etotal
(4.3)
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の分布を得ると、図 4.6のようになる。図 4.6で得られるように、各ピクセルはそれぞれ分離して
いるため、この手法により PSAのどのピクセルが反応したかを知ることが可能になる。

図 4.5: 抵抗チェーン回路図
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図 4.6: 電荷重心法による重心位置の分布

抵抗チェーンからの電荷はクリアパルス社ヘッドアンプユニット 80256V2により読み出す (図
4.7)。図 4.8はこのヘッドアンプの概要を示したものである。抵抗チェーンの各端からの電荷は、
時定数 2.2 µsecの前置増幅器を通った後、2.2 µsecの波形整形を行う。GSOのシンチレーション
光の減衰時間は 30 ∼ 60 nsecであるので、ヘッドアンプの時定数は充分長く設計されている。一
方、PMTの最終ダイノードの信号は、時定数 1 µsecの前置増幅器を通った後、コンパレータに入
力され、トリガーが生成される。HAはこの内部トリガーまたは外部から入力されるトリガー信
号を合図に波形整形器出力を AD変換し、サンプルホールドする。サンプルされたデータはヘッ
ドアンプ内の FPGAにて、波形テンプレートを使用してフィッティングを行い、ピークの電圧を
算出し、保持する。ピーク電圧のデータはVME bus上のData Processor ボード (80057,図 4.9)

にて読み出される。1台のヘッドアンプには H8500が 6個取り付け可能であり、DPボードには
24chのADCのデータと event番号 (トリガー回数)が保存される。DPボード 1枚からは最大 4台
のヘッドアンプを制御、読み出しが可能であり、VME1スロットでH8500を 24個読み出すこと
になる。表 4.1にこの読み出しシステムの仕様を示す。システムの消費電力は 0.41 W/chとなっ
ており、SMILE-Iでの値 (1.71 W/ch)から大幅に削減できている。
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図 4.7: 80256V2型ヘッドアンプユニットの写真

図 4.8: ヘッドアンプのブロックダイアグラム

図 4.9: 80057型 PMT Data Processor
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表 4.1: ヘッドアンプ＋DPボード
PMT H8500 × 6

ADC 1PMTあたり 4 ch

ダイナミックレンジ 約 -800 pC

処理時間 20 µs/event

消費電力 0.41 W/ch

図 4.10: PMT HV供給基板の写真

4.1.4 PMT HV供給基板

PMTの動作には必ず HVが必要であり、H8500の場合には最大-1100 Vの電圧の供給が必要
となる。また、気球実験中には PMTへの HV供給の ON/OFFや、状況確認を直接行うことは
できないため、PMT HVの制御やモニタリングを行うシステムが必要となる。この様な目的の
ため図 4.10 のようなHV供給コントロール基板を開発した。この基板は EMCO DC-HV変換器
Q12N-5を 3つ搭載している。Q12N-5は最大-1.2 kVの電圧で、0.4 mAまで供給できるため、
Q12N-5は 1個につきH8500を 2つまで駆動できる。このDC-HV変換器はAtmel社のマイコン
AT32UC3C0512CのDAC出力によってコントロールされる。DACの設定はRS232C通信によっ
て外部の PCから制御できる。また、Q12N-5への帰還電流をマイコンでモニタリングしており、
HVのON/OFF及び PMTの異常をリモートでも監視できる。
この基板 1枚で 6PMTにHV供給が可能なため、前述のヘッドアンプと一体にして使用するこ

とが可能である。これによって電源 (+3.3V、+6.6V)と、RS232C通信ケーブルデータ通信用ケー
ブルのみが外へ出るような、非常にコンパクトな位置検出型シンチレーションカメラユニットが
完成した (図 4.11)。
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図 4.11: シンチレーションカメラの写真

4.2 シンチレーションカメラの動作試験

4.2.1 トリガータイムウォークの検証

ETCCのデータ収集システムのトリガーは、GSOシンチレータで生成する。したがって、ヘッ
ドアンプのトリガー回路のタイムウォークはガス飛跡検出器で取得する荷電粒子の飛跡の絶対位
置の精度を左右してしまい、ETCCの場合、角度分解能に影響を与える。このため、ヘッドアン
プのトリガーシステムのタイムウォークの精度を検証した。
図 4.12 は、ヘッドアンプのダイノード入力の部分にテストパルスを入力し、その電荷量に対す

るトリガー出力の遅れを測定した結果である。GSO-PSAをH8500に取り付け、100∼1000 keVが
もっとも良く測定できるようHVを供給した場合、ダイノードの出力は典型的に 60 keVで∼ 10

pCである。したがって、ETCCとしては 10 pC以上で、トリガー出力の遅れのばらつきが 10 nsec

程度に収まっていれば、ガス飛跡検出器に大きな影響を及ぼさない。この図 4.12から、ヘッドア
ンプが上記の要求を満たせていることが明らかなため、ETCCのトリガーとしてヘッドアンプの
トリガー出力を使用することが可能であることが確かめられた。

4.2.2 ガンマ線イメージの検証

ETCCに使用するシンチレーションカメラには、位置情報も取得する必要がある。そこで、開
発したヘッドアンプシステムを用いて、実際にガンマ線の吸収が起きたピクセルを特定できるか
どうかをガンマ線イメージを取得することで検証した。図 4.13のようなセットアップを組み、シ
ンチレータ及び鉛の上方にガンマ線源を置き、線源からのガンマ線が直接シンチレータに入射す
る部分と、鉛で隠されている部分とを作り、ガンマ線のイメージを取得した。その結果を図 4.14

に示す。
この図から、鉛で覆った部分に比べ、何も覆っていない部分の事象数が多いことが分かる。ま

た、その境界が互い違いになっていないことから、シンチレータのピクセルの位置関係も再現で
きていることが見て取れる。これより、ヘッドアンプにより、6PMTの画像が正しく取得でき、
ガンマ線がヒットしたピクセルを特定できることが検証できた。
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図 4.12: ヘッドアンプのトリガータイムウォーク

図 4.13: ガンマ線イメージの検証実験のセット
アップ

図 4.14: 鉛で一部覆ったときのガンマ線分布
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図 4.15: ｙ軸方向のピーク
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図 4.16: x軸方向のピーク
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図 4.17: 補正後の吸収点イメージ
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図 4.18: 補正後のスペクトル (137Cs)

4.2.3 ピクセルのガンマ線スペクトル取得検証

図 4.6や図 4.14は電荷重心法を用いてガンマ線の吸収点を分離しているが、そのイメージは抵
抗チェーンの抵抗の並び方のために、中央に引っ張られるように歪んでしまう。この状態で各ピク
セルのガンマ線のエネルギーを求めるのは容易では無いので、以下の手順でその歪みを補正する。
まず、図 4.6のようなイメージに対し、ｙ軸方向へ投影、8個のピークのｙ座標 yj(j = 1 ∼8)を

求める (図 4.15)。次にその y = yj(j = 1∼8)それぞれのまわりでイメージを区切り、x軸方向へ
投影、ピークの座標 xi(i = 1 ∼8)を求める (図 4.16)。(xi, yj)の 64個のピークの位置情報から、
補正後の座標 (x′i, y

′
j)を用意して、(xi, yj)から (x′i, y

′
j)へ座標変換する変換写像 f、gを求める。

実際には f、gに 12次の多項式

f =
n∑

i=0

aixi + biyi (4.4)

g =

n∑
i=0

cixi + diyi (4.5)

を仮定し、元のイメージのピークの座標に対してフィットさせることで f と gを求めている。この
ようにして補正をかけると、図 4.17のようなイメージが得られる。補正後のイメージに対して再
び 64個のピークの位置を求め、図 4.18のようなスペクトルを各ピクセル毎に得ることができる。
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図 4.19: 線源とヘッドアンプの配置

4.3 シンチレーションカメラシステムのエネルギー較正

SMILE-IIフライトモデル用のシンチレーションカメラシステムが ETCCからの要求を満たし
ていることが検証できたため、SMILE-IIで必要となる分の 108個の PMTと GSO-PSAを準備
し、18台のヘッドアンプを組み上げ、計 6912ピクセルすべてについて個々にエネルギー較正を
行った。エネルギー較正には 139Ce(166 keV)、133Ba(356 keV)、22Na(511 keV)、137Cs(662 keV)、
54Mn(835 keV)の 5つの密封線源を使用し、図 4.19のようなセットアップでデータを取得した。
1台のDPボードを使用することで、1度に 4台のヘッドアンプのデータ取得が可能である。
エネルギー較正は以下の手順で行った。

1. 137Csを用いて測定を行い、スペクトルを求め、光電吸収ピークが適当な位置 (ADC値で
3000 ch程度)になるよう PMT-HV基板に設定するDACの値を決める。

2. 線源を変えつつ、データを取得する。

3. ピクセル毎にスペクトルを描き、光電吸収ピークのADC値を得る。

4. PMT内でゲインのばらつきが有るため、PMT全体が期待するエネルギー領域 100∼850 keV

において線形性が保たれているか確認する。保たれていなければ 1.から再度設定を行う。

また、図 4.20にエネルギー較正で取得したスペクトルの例を、図 4.21には線形性の確認を行った
際の各ピクセルのエネルギー較正の様子を示す。
これらのエネルギー較正により、図 4.22のようなエネルギースペクトルが得られた。このとき、

分解能は 662 keVで 10.3% (FWHM)と得られた。また、エネルギー分解能はエネルギーに対して

∆E

E
[%] = 132± 2 · E−0.389±0.002 (4.6)

という関係であった (図 4.23)。一般的にエネルギー分解能が光量子の統計揺らぎ (ポアソン分布)

に依存するとき、エネルギー分解能とエネルギーの関係はほぼ-0.5のべきで表すことができる。し
かし、今回のエネルギー較正では抵抗チェーンによる読み出しを採用しており、その回路系の影
響によって-0.5のべきから外れてしまっていると考えられる。
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図 4.20: ガンマ線 (137Cs)のスペクトル

図 4.21: 線形性の確認
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図 4.23: エネルギーとエネルギー分解能
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図 4.24: シンチレーションカメラの利得のばらつき
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図 4.25: エネルギー分解能のばらつき
(@662 keV)

表 4.2: シンチレーションシステムの性能
シンチレータ GSO:Ce

ピクセルサイズ 6× 6× 13 mm3

読み出し PMT H8500

ピクセル数 6912 ((8× 8)× 108)

エネルギー帯域 80 ∼ 900 keV

エネルギー分解能 ∆E
E = 132± 2 · E−0.389±0.002 [%]

最後に、各ピクセルの利得とエネルギー分解能のばらつきを見た。それぞれ図 4.24、図 4.25に
示す。

4.4 期待されるSMILE-IIの性能

今回開発、製作したシンチレーションカメラシステムの性能を表 4.2にまとめる。
これらをもとに SMILE-IIのフライトモデル ETCCで期待される性能について検討する。

4.4.1 有効面積

製作した 18台のヘッドアンプを、底面に 2×3台 (6×6 PMT)、側面に 1×3台 (3×6 PMT)配置
する図 3.29 のような ETCCの構成をした場合、Geant4により、

• ガス飛跡検出器でコンプトン散乱した。

• 飛跡検出器内で反跳電子が静止した。

• 散乱ガンマ線がシンチレータ内で吸収された。

という条件を満たす事象を起こす確率を求め、有効面積を算出すると、図 4.26 が得られる。
今回、側面も覆うようにしたため、低エネルギー側での有効面積が大幅に向上していることが

分かる。このシミュレーションにより、Ar 1気圧のガス飛跡検出器と組み合わせると、300 keV

以下でおよそ 1 cm2の有効面積が期待される。
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底面のみ (36PMT)

側面＋底面 (108PMT)

図 4.26: 有効面積 (Geant4)

4.4.2 角度分解能

ETCCのPoint Spread Functionの角度分解能はおおよそ散乱角の決定精度 (ARM)と同程度と
なる。ARMは、原理的にはドップラー広がりによって制限されるが、実際にはエネルギー分解能
と散乱方向の決定精度に依存する。SMILE-IIのETCCの場合、エネルギー分解能はGSOシンチ
レータの分解能が制限している。一方で、散乱ガンマ線の決定精度は 2◦程度である。以上から計算
で予想されるARMのエネルギー依存性を図 4.27に示す。これより、511 keVでは∼ 5◦(FWHM)

の角度分解能が期待される。

4.4.3 まとめ

以上のシミュレーション、計算から、今回開発、製作したシンチレーションカメラシステムを用
いれば、SMILE-II用 ETCCは要求性能である、有効面積 > 0.5cm2(@300 keV)、角度分解能 <

10◦(@662 keV)を上回る性能を期待できることが判明した。このヘッドアンプユニットを用いた
システムは、省電力かつ省スペースで必要な配線も少ないため、さらに PMTを増設して有効面
積を拡大したい場合においても容易に可能となる。以上のような理由により、このシンチレーショ
ンカメラシステムを SMILE-IIフライトモデル ETCCへ組み込むこととした。
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図 4.27: ARMのエネルギー依存性。黒点線はエネルギー分解能による、青点線は空間分解能に
よるARM制限。赤は 2つの合成。
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第5章 SMILE-IIフライトモデルによるガンマ線
観測検証実験

前章で開発、製作した位置検出型シンチレーションカメラシステムを (30 cm)3ガス飛跡検出器
と組み合わせ、SMILE-IIフライトモデル ETCCを組み上げた。そして、このフライトモデル検
出器がかに星雲を有意に観測できる性能を持っているのかどうかを実験的に検証することを試み
た。この章では、ガンマ線の再構成解析の手法と、SMILE-IIフライトモデル ETCCによる検出
感度検証実験について述べる。

5.1 ガンマ線再構成解析方法

図 5.1 にETCCでのデータの取得方法の流れを簡単に示す。ETCCは、シンチレーションカメ
ラシステムでトリガーが発生した後、10 µsecの間ガス飛跡検出器の信号を待ち、同時の事象が
あった場合のみシンチレーションカメラとガス飛跡検出器のデータを保有する。したがって、地上
での試験の際にはRIからのガンマ線だけではなく、環境ガンマ線や宇宙ミューオンもトリガーさ
れる。また、反跳電子がガス飛跡検出器の外へ抜けてしまった事象や、多重コンプトン散乱のよ
うな事象といった雑音も生じる。これらの中から、正しくガス中でコンプトン散乱を起こし、反
跳電子がガス飛跡検出器内で止まり、シンチレータで光電吸収した事象を選び出すべく、以下の
ような条件を課した。

Fiducial Volume カット

ガス飛跡検出器の有感体積外から飛来した荷電粒子は、飛跡検出器内で正しくエネルギーを取
得することができない。したがって、このような事象は除く必要がある。今回は、µ-PICのアノー
ド、カソードの両端 10 strip 分を除き、かつTPCの上面からGEMまでの領域を fiducial volume

と定め、その内部に散乱点のある事象以外は雑音として除いた。

エネルギー損失率カット

ガス飛跡検出器内で止まった電子の飛程はArガス中の電子の飛程とエネルギーの関係、dE/dx

から判別することが可能である。この関係を満たさないものは宇宙線ミューオンなどの最小電離
粒子や、中性子反跳の陽子などの電子とは異なる粒子であるか、コンプトン反跳電子がガス飛跡
検出器の有感領域から抜け出てしまったものであると考えられる。よって

Renge < 7.1/1.74× 10−3 ·Ke1.72−0.22 + 35

Renge > 7.1/1.74× 10−3 ·Ke1.72+0.22 + 10

Renge < 325

の条件を課し、この領域内の事象のみを残す (図 5.2、図 5.3)。但し、Renge [mm]は電子の飛程、
Ke [keV]は電子の運動エネルギーである。
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図 5.1: ETCCのデータフロー

今回の解析においては、α角によるコンプトン散乱の運動学テストは行わなかった。これは、現
状において飛跡検出器による電子飛跡の解析精度が未だ十分ではなく、α角によるコンプトン散
乱の保証が十分では無かったためである。
地上においては、ガンマ線優位な環境であるため、あまり問題にはならないと思われるが、気

球実験時には様々な粒子が到来するため、コンプトン運動テストは必須となる。これは今後の課
題である。

5.2 ガンマ線再構成の確認

図 5.4のように 22NaをETCCから約 2 m離した位置に置き、ガンマ線検出器の確認試験を行っ
た。比較のため、22Naを取り外し、線源の無い状態で測定したデータをバックグラウンドとして
使用した (表 5.1)。

表 5.1: 22Naを用いた確認試験。ただし、事象数、検出レートはエネルギー範囲 511 keV±10 %で
カットをかけたときの値。

22Na BG

ETCCとの距離 2 m

測定日 2013/12/25 2013/12/30-2014/1/6

deadtime [%] 14 11

live time [sec] 4.2× 104 5.4× 105

事象数 1.5× 104 6.5× 104

検出レート [Hz] 0.36 0.12
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図 5.2: dE/dxカット前の飛程分布。赤線が理論
的に求められるコンプトン散乱による飛程、黒線
が今回制限をかける境界を表す。

図 5.3: dE/dxカット後の飛程分布

表 5.2: 各カット条件下での事象数
22Na BG

生データ 1000430 9168530

dE/dx カット 400292 3312074

fiducial カット 251181 2072725

エネルギーカット 15230 65311

5.2.1 エネルギースペクトル

図 5.5、5.6に得られたエネルギースペクトルを、それぞれの live timeで規格化して示す。図
5.5において、赤が 22Na、BGをそれぞれ観測した場合の生スペクトル、青は fiducail volumeカッ
ト、dE/dxカットによって残ったそれぞれのスペクトルである。また、図 5.6は 22Naのスペクト
ルから、BGのスペクトルを差し引いたものである。黒がカットをかけていない生のスペクトル、
赤がカット後のスペクトルである。また、表 5.2に各カット後の事象数を示す。但し、エネルギー
カットは 22Naの放射する 511 keV ± 10% の範囲の事象のみ残すカットである。
これらの図に示されるように、dE/dxカットにより雑音事象が大きく除かれ、22Naからの 511

keVのピークがよく見えている。また、バックグラウンドスペクトルと比較すると 22Naのピーク
及びその散乱成分のみが卓越し、高エネルギー側はバックグラウンドと同程度になっている。線
源をおいたことによるランダムコインシデンスの成分もほとんどないことが分かる。
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図 5.4: 線源と ETCCの配置
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図 5.5: 22Naと BGのスペクトル
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図 5.6: 22Naから BGを差し引いたスペクトル

5.2.2 再構成イメージ

図 5.7、5.8 は再構成されたガンマ線を 511 keV ± 10%の範囲で選択した場合の BGと 22Naの
イメージである。ただし、図中の角度は線源と TPCの上面中心を結ぶ直線と、ETCCの中心軸
とのなす角である。これより、22Naの位置にははっきりとピークが存在し、線源位置が正しく再
構成できていることが分かる。
一方、図 5.9、5.10 は 22Naをおいた際の エネルギー領域 400 keV以下のイメージである。662

keV ± 10%では明確に存在したピークがこの図では見られない。これは 400 keV以下の成分が、
空気や治具で散乱されて生じたものであり、特に発生源があるわけではないためである。

5.2.3 検出効率と角度分解能

有効面積

今回使用したガンマ線源の 22Naの線源強度は、基準日における放射能と半減期 (2.6年)から計
算すると、0.28 MBqであった。22Naから見たETCCの立体角は、線源位置及びETCCの fiducial

volumeから計算すると、2.8×10−2 srであり、 22NaからETCCへのガンマ線の入射率は 1.1×103

Hzと計算される。一方、表 5.1より、22Na測定時におけるETCCの検出レートからバックグラウ
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図 5.7: 511 keV ± 10%での BGイメージ 図 5.8: 511 keV ± 10%での 22Naイメージ

図 5.9: 400 keV以下の BGイメージ 図 5.10: 400 keV以下の 22Naのイメージ

ンド分を差し引くと、22Na自体からのガンマ線検出レートは 0.24 Hzである。以上から、SMILE-I

Iフライトモデル ETCCの検出効率は 2.2 × 10−4 であった。図 5.11に、シミュレーションで計
算された値とともに示す。星印が今回得られた実測値であり、その他は以下の条件下でのシミュ
レーションでの値である。

緑点 ETCC内でコンプトン散乱を起こす確率。

青点 コンプトン散乱を起こし、かつ反跳電子が ETCCへ逃げ出さない確率。

黄点 青点の条件かつ散乱ガンマ線が光電吸収される確率。

赤点 黄点の条件かつ入射ガンマ線のエネルギーが ETCCによって 90 %以上検出される確率。

したがって、SMILE-IIフライトモデル ETCCの実測値は赤のシミュレーション値に近く、検出
可能なガンマ線のほとんどを検出できていると言える。
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図 5.11: 検出効率。赤の星印が実測値。

また、fiducial volumeを考慮すると、その有効面積は 0.19 cm2となった。図 4.26と比較する
と有効面積の実測値はシミュレーションの 1

2 程度である。これはシミュレーションには検出器の
読み出し応答などが反映されていないためだと考えられる。

角度分解能

22Naとバックグラウンドから ARMをそれぞれ計算し、22Naの分布からバックグラウンド分
を差し引くと、FWHMでARMは 7.2◦となった (図 5.12）。これを前章で予想したARMの値 (図
4.27)と比較すると、図 5.13のようになる。

図 5.12: ARM
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図 5.13: 予想されるARM(赤)と実測値 (緑点)

また、SPDは図 5.14から、FWHMで 188◦と言う結果が得られた。
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図 5.14: SPD

5.3 かに星雲観測模擬試験

5.3.1 かに星雲からのガンマ線

SMILE-IIではアメリカ、Ft.Sumnerでの高度 40 kmにおけるかに星雲観測を目指している。高
度 40 kmでの残留大気圧は 2.9 g/cm2である。宇宙から到達するガンマ線は、この分の大気で減
衰されるため、かに星雲からの光子数は表 5.3 のように予想される。SMILE-IIの ETCCの幾何
面積は 30× 30cm2であるため、かに星雲からの光子数は 19 ph/secとなる。一方、観測時には宇
宙全体に広がった宇宙拡散ガンマ線 (表 5.4)や、宇宙線と大気との相互作用から生じた大気ガン
マ線 (表 5.5) が存在し、これらがバックグラウンドとなる。上方 2π srから飛来するので、バック
グラウンドの光子数は 1.4× 103 ph/secとなる。したがって、視野全体で比較した場合、かに星
雲の信号とバックグラウンドとの S/N比は 1.3× 10−2となる。このＳ/Ｎ比のガンマ線源が検出
可能かどうか、実験で検証する。
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表 5.5: 大気ガンマ線の光子数 [49]

光子のエネルギー [keV] 大気ガンマ線 [cm−2s−1sr−1]

150 - 200 4.9 ×10−2

200 - 300 5.2 ×10−2

300 - 400 2.7 ×10−2

400 - 500 1.7 ×10−2

500 - 600 1.2 ×10−2

600 - 700 8.6 ×10−3

700 - 800 6.6 ×10−3

800 - 900 5.2 ×10−3

900 - 1000 4.2 ×10−3

100 - 1000 1.8 ×10−1

表 5.6: 疑似かに星雲に使用する 22Na(線源番号 596)

基準日 2001/6/7 1.1 MBq

測定時 2014/1/8 38 kBq

一方、実験室において 22Naを置かずに取得したバックグラウンドのデータを解析して残った事
象数は、live time 543391 秒で 1134164 であった。したがって約 2 Hzでガンマ線事象をとらえて
いたことになる。また、SMILE-IIの有効面積を∼ 1cm2であるとすると、検出効率は∼ 10−3程
度であると考えた。これより、バックグラウンドのガンマ線は∼ 2× 103 ph/sec 到来していたと
予想できる。かに星雲観測時の S/N比が 1.3 × 10−2であるので、ETCCに∼ 20 ph/sec の入射
を実現するような線源を用いれば、気球実験を模した試験となることが予想できる。

5.3.2 セットアップ

ETCCへの入射光子数が ∼ 20 ph/sec となるようにするため、購入してから時間の経過した
22Naを用いる事にした (表 5.6)。使用した線源は 2001年 6月 7日時点で 1.1 MBq のものである。
22Naの半減期は 2.6年であるため、測定を行った時点で計算すると、38 kBqと推定される。この
22Naをさらに鉛 (厚さ 2 mm)で減衰させ、ETCCから∼ 5.5 m 離した位置に設置した (図 5.15)。
この状態で観測を行い、先に測定したバックグラウンドのデータと比較をした。

5.3.3 解析結果

まず、表 5.7にこの弱 22Naの各カット条件下での事象数を示す。この表 5.7と表 5.2のバック
グラウンドの事象数から疑似かに星雲の S/N比を計算した。22Naは厚さ 2 mmの鉛に覆われて
いるので、その鉛とコンプトン散乱を起こす。そこで、疑似かに星雲からの信号を 511 keV ± 10

%以内のものだと考えると、事象数は live time 3.7 ×105 secで 44893事象、0.12 Hzである。た
だし、ここにはバックグラウンドが含まれているので、表 5.1、5.2を参考にバックグラウンドを
差し引くと、疑似かに星雲からの信号は 1.9× 10−3 Hzとなる。以上から、ETCCに入射する信
号は 1.9×10−3

2.2×10−4 = 8.6 ph/secであり、当初の予想の半分程度の信号強度であった。
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図 5.15: かに星雲観測模擬試験のセットアップ

表 5.7: 弱 22Naの事象数 ( live time 3.67 ×105 sec )

生データ 6120933

dE/dx カット 2220529

fiducial カット 1389342

エネルギーカット 44893
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今回使用した疑似かに星雲の線源は非常に弱いため、前節のような解析では、22Naの信号が
バックグラウンドに隠されてしまい、22NaのスペクトルやARM、SPDに関する情報は得ること
が困難である。そこで、今回の解析では、ARM、SPDに関しては前節で得た値を使用し、スペ
クトルについては検出器の視野のうち、線源の存在する領域とそれ以外の領域とに分けて解析に
利用した。

再構成イメージ

図 5.16: 弱 22Naイメージ 図 5.17: BGイメージ

前節の結果より、22Na線源の ARM、SPDの値として 7.2◦、200◦ を採用して確率分布を定義
し、それを重ねることでイメージの再構成を行った。図 5.16 に 22Na、図 5.17 にバックグラウン
ドから得られたイメージを示す。さらに、22Naのイメージに対して、アクセプタンス補正をかけ
た。アクセプタンス補正としては、まずバックグラウンドのイメージに対して、イメージを動径
方向 rについて平均し、フィッティングすることで関数を得る (図 5.18)。そして、そのフィッティ
ングした関数で 22Naのイメージを規格化し、バックグラウンドの影響を落とした。アクセプタン
ス補正をかけると、図 5.19のようになる。
一方、22Naに対して 22Naのイメージで、バックグラウンドに対してバックグラウンドのイメー

ジでアクセプタンス補正をかけると、図 5.20、5.21 のようになった。3つのアクセプタンス補正
をかけた図においてバックグラウンドでバックグラウンドに補正をかけたときのみ信号らしきも
のは確認できなくなった。これから、今回の疑似かに星雲の実験で、ETCCによる 22Naの信号
のイメージングに成功したと言える。

スペクトル

今回使用した疑似かに星雲の線源は非常に弱いため、弱 22Naのスペクトルを求めると、図 5.22

のようになり、ほとんどバックグラウンドに埋もれてしまう。
そこで、ETCCの視野をある角度で分割し、実験時のジオメトリから弱 22Naの存在すると予

想される領域とそれ以外の領域を分け、前者を線源領域、後者をバックグラウンド領域とみなし
て解析を行った。
まず、線源領域とバックグラウンド領域を以下の手順で分割、それぞれのスペクトルを求めた。
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図 5.18: アクセプタンスの計算。赤線がフィッティングして得た関数。

図 5.19: アクセプタンス補正後の 22Naイメージ
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図 5.20: 弱 22Naで弱 22Naにアクセプタンス補正
図 5.21: バックグラウンドでバックグラウンドに
アクセプタンス補正

1. 弱 22Naは ETCCの前方に設置してあるため、前方からくるガンマ線以外は雑音として排
除する。

2. ETCCの視野を四等分する。

3. 線源領域として、線源の存在すると考えられる視野の 1
4 の領域を選ぶ。それ以外の

3
4 領域

はバックグラウンドとみなす。

4. 線源領域、バックグラウンド領域でそれぞれ dE/dxカット、fiducial カットをかける。

5. バックグラウンド領域のスペクトルについて、1
3 倍する。

図 5.23に得られたスペクトルを示す。但し、黒は線源領域の再構成可能な事象のレート、赤は線
源領域の雑音カット後のスペクトル、紫はバクグラウンド領域の雑音カット後、1

3 倍したスペク
トル、そして緑が赤のスペクトルから紫のスペクトルを差し引いたスペクトルである。このとき
図 5.24 より 511 keVを含む 1ビンにおいて 3.42σ の excessを検出することができた。

5.3.4 まとめと今後への課題

以前かに星雲より数倍強い線源 (22Naを 2 mmの鉛で覆い、ETCCから 2 mの位置に置いた)

を観測した際には図 5.25のようなスペクトルが得られ、25時間で 19σの有意度での検出に成功
した (図 5.26)。これはかに星雲の観測においては 5時間の観測で 7σ程度に相当する。しかし、今
回の弱い線源での観測ではイメージを区切ることにより、live time 102 時間で 3.42σの有意度で
疑似かに星雲の放射線源を検出することができた。弱い線源の観測ではバックグラウンドの評価
が困難であり、現在図 5.20のようなオンソースからバックグラウンドを評価する手法を検討中で
ある。
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図 5.22: 22Naとバックグラウンドのスペクトル。赤が 22Na、青がバックグラウンドである。
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図 5.23: 視野分割によるスペクトル

図 5.24: 視野分割による有意度の算出
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図 5.25: 22Naと BGのスペクトル

図 5.26: acceptance補正後のイメージ。白
の十字が線源の位置。
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第6章 まとめと考察

我々は将来的にはCOMPTELの 10倍の感度を持つ検出器を開発すべく、気球搭載型コンプト
ンカメラ (ETCC)の開発を行っている。現在は SMILE-IIを計画している。これは Ft.Sumnerか
ら放球し、かに星雲を 4時間の観測で有意度５ σ の検出を目標にしている。そのためには有効面
積の拡大が不可欠であるため、ETCCの吸収体であるシンチレーションカメラも、SMILE-I時よ
りも大幅に増量されることとなった。
しかしながらシンチレーションカメラに使用されるPMTのＨ 8500はピクセルによって利得の

ばらつきが 3倍程度存在する。そこで、シンチレーションカメラのエネルギー較正を行った。
まず最初にシンチレータと PMTの接着を光学グリスから光学セメントへの変更を行った。光

学グリスの使用時には約 1年間で 10%の光量の低下が起こっていたが、光学セメントで試験した
ところ、一年間で光量は目立った減少を起こさなかった。
そこで、シンチレータと PMTとの接着を光学セメントに変更し、シンチレーションカメラを

組み上げた。エネルギー較正にはRI線源として 139Ce、133Ba、22Na、137Cs、54Mnを使用した。
エネルギー分解能は ∆E

E = 132± 2 ·E−0.389±0.002[%]となり、ETCCの有効面積はAr 1気圧のガ
ス飛跡検出器とともに用いることで 300 keV以下でおよそ 1 cm2になると期待され、ARMはシ
ミュレーションから読み出し応答等を考慮しなければ 5◦程度になると予想された。
そこで、我々は実際に SMILE-IIフライトモデル ETCCを組み上げ、その性能試験として疑似

かに星雲の画像試験を行うことにした。まず、厚さ 2 mmの鉛で 22Naを包み、ETCCから距離
2 mの位置に置くと、ガンマ線の強度は 2 πの立体角でかに星雲の数倍程度であった。この状態
でシンチレーションカメラを底面 36個分のみ使用して測定すると、26時間の観測により 19 σの
有意度での検出に成功した。シンチレーションカメラを側面分含めて 108個使用した場合、検出
感度は 5時間の観測で 7σ程度と考えられる。次に、かに星雲の観測状況に近づけるためにさらに
弱い線源を使用することを考えた。その準備段階として通常の強度の 22Naを使ってイメージング
を実施したところ、ARM ＝ 7.2◦、SPD = 200◦を得、有効面積は約 0.2 cm2であった。
そして、疑似かに星雲として、線源強度の下がった 22Naに鉛を覆うことで S/N比 1.5× 10−2

とかに星雲の半分のフラックスの放射線源をつくり、観測を行った。この様な弱い線源の地上で
のイメージングは世界で初めての試みであったが、図 5.19、5.20のように確実にイメージをとら
えることに成功した。しかし、バックグラウンドの評価が困難であり、現在図 5.20のようなオン
ソースからバックグラウンドを評価する手法を検討中である。
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