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概要

ガンマ線とはMeV、GeV、 TeV以上のエネルギーを持つ光子のことを指し、電磁波の中でも最も高エネルギー帯に属
する。ガンマ線の初観測は 1967年と他の波長帯と比べ遅く、このエネルギー帯を用いたガンマ線天文学はここ 30年
程度で大きく発展した比較的新しい学問分野である。ガンマ線は宇宙の高エネルギー現象に伴い放射され、その観測対
象には超新星残骸やパルサー、ブラックホールやガンマ線バーストといったものがある。
ガンマ線は地球大気と相互作用するため地上では直接観測をすることはできない。そのためガンマ線観測が始まった
当初は人工衛星を用いた宇宙空間での観測が行われてきた。しかし、超高エネルギー (Very High Energy, VHE) ガン
マ線と呼ばれる数十 GeV 以上のエネルギーを持つ際にはこの手法を用いることはできない。それは VHE ガンマ線は
到来頻度が少なく、人工衛星では検出に十分な有効面積を獲得することが難しいためである。そこで考案された解像型
大気チェレンコフ技術 (Imaging Atmospheric Cherenkov Technique) と呼ばれる技術は VHE ガンマ線が地球大気と
の相互作用により二次粒子を大量に生成することに着目し、それらの粒子から放射されるチェレンコフ光を検出、到来
粒子の到来方向やエネルギー等を再構成する技術である。この手法を用いて VHE ガンマ線を観測する望遠鏡のこと
を解像型大気チェレンコフ望遠鏡 (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope, IACT) と呼び、IACT による GeV –
TeV領域の観測は 1989年より続けられてきた。
チェレンコフ望遠鏡アレイ (Cherenkov Telescope Array, CTA)計画は次世代の IACT建設計画であり、既存の望遠
鏡と比べ一桁以上の感度向上を目指している。CTA 計画は 10 GeV –100 TeV 領域と非常に広い観測可能エネルギー
帯を実現するため、３つの異なる口径を持つ望遠鏡を建設する。CTA 計画ではこれら口径の異なる望遠鏡群と新たな
技術を用いた検出機器の搭載、そして計算機の高速化を用いて、1000 天体以上の新たな VHE ガンマ線源の発見が見
込まれている。

CTA計画の中でも大口径望遠 (Large Size Telescope, LST)は低エネルギー領域の観測を担当しており、微弱なチェ
レンコフ光を効率良く集光するために 23 mと非常に大きな口径を持つことが特徴である。そのような大口径を単一鏡
を用いて構築することは難しいため、球面分割鏡を 198枚用いて放物線を形作る。

LST用の球面分割鏡の光学性能評価法としてこれまで用いられていたのは 2f法と呼ばれる手法である。この手法は
分割鏡の持つ焦点距離の２倍の位置より光を照射し結像位置及び反射像の大きさを求める手法であり、焦点距離と結像
性能を精度よく測定することが可能である。ここで結像性能とは反射像の光量 80% が入る円の直径である D80 のこ
とを指す。2f法を用いて光学性能に欠陥が無かった分割鏡は CTA北サイトを建設中である La Palma島へと輸送され
てる。
本研究では La Palma島への分割鏡の輸送による光学性能への影響を調査した。LSTの建設が始まったのは 2016年
度からであり、輸送後の物品に対して性能評価を行うのは初めてのことである。La Palma島には 2f法を行うために十
分な空間がなかったために、新たな光学性能測定法である 1f法を考案した。この 1f法とはレファレンスとなる分割鏡
に対し点光源より光を入射することで平行光をつくり、その平行光を測定対象となる分割鏡に対し照射することで結像
させる測定法である。この 1f法を用いることで、輸送前後で焦点距離が LSTに影響を及ぼすレベルでの変化をしてい
ないこと、及び結像性能の変動は 10%以下であることを示した。
また結像性能に関する評価を行う最中に、像の光量分布が単純なガウス分布ではないことを発見した。分割鏡の結像
性能は鏡面全体で一様ではなく、外側に劣る部分が存在する。そこで本研究では分割鏡の点広がり関数をメイン成分
とハロー成分の２つに分けることを考案した。また 2f 測定で得られたデータに対して二重混合ガウス分布を仮定して
フィッティングを実施し、分割鏡は平均 10% 程度のハロー成分を持つことを示した。さらに実際に LST へと搭載す
る状況を光線追尾シミュレーションを用いて再現し、10% 程度ハロー成分を持つ分割鏡は、分割鏡の設置位置に依存
するが最大 1.6 -2.6%程度カメラピクセルから光を漏らすことを示した。既存のシミュレーション等では分割鏡の点広
がり関数はガウス分布で表現されているため、この発見はより正確な LSTのシミュレーションに貢献することになる。
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第 1章

超高エネルギーガンマ線天文学

宇宙は観測する波長帯によりその姿を大きく変える。その中で超高エネルギーガンマ線とは 0.01fmと極端に短い波
長を、つまり 100 GeV 以上の高エネルギーを持つものを指し、宇宙空間で起こる最高のエネルギー現象を我々へと伝
えるメッセンジャーである。本章ではガンマ線観測の歴史やその放射過程等に関して述べる。

1.1 ガンマ線観測の歴史
ガンマ線とは MeV, GeV, TeV 以上のエネルギーを持つ光子のことを指し、電磁波の中で最も波長が短い領域であ
る。ガンマ線は地球大気を通過することはできないため、直接観測を行うためには検出器を宇宙空間へ浮かべる必要
がある。そのため米国により打ち上げられた OSO-3衛星により達成されたガンマ線の初観測は他の波長帯と比べて最
も遅く、1967 年のことであった。その後 1973年には Vela衛星によるガンマ線バーストが初検出され、1973年には
Cos-B衛星による GeVガンマ線の全天観測が始まるなど発展を見せた。
しかし数十 GeV以上のエネルギーを持つ超高エネルギー (Very High Energy, VHE)ガンマ線は到来頻度が非常に低
いため、人工衛星により観測することは難しい。そこで考案されたの VHEガンマ線が地球大気との相互作用により二
次粒子を大量に生成することに着目し、それらの粒子から放射されるチェレンコフ光を検出、到来粒子の到来方向やエ
ネルギー等を再構成する解像型大気チェレンコフ技術 (Imaging Atmospheric Cherenkov Technique) と呼ばれる技術
である。この技術を用いた解像型大気チェレンコフ望遠鏡 (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope, IACT) であ
るWhipple望遠鏡によりかに星雲から TeVガンマ線が初検出されたのは 1989年のことであり、ここでイメージング
法を用いてガンマ線と宇宙線とを識別する技術が確立された。実際のWhipple の写真は図 1.1 に示した。この技術を
用いて世界各地に解像型大気チェレンコフ望遠鏡が建設され、TeVガンマ線の観測が続けられている。図 1.2には現在
までに発見された VHEガンマ線を放射する天体を示した図であり、現在までに 200天体以上が発見されている。

1.2 放射機構
10 GeV の光子が熱平衡にある系から放射される際に必要な温度は 1015 K と不自然に高温であるため、ガンマ線は
非熱的な過程で放射されていることがわかる。以下ではガンマ線の放射過程に関して述べる。
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図 1.1 夕日に照らされたWhipple望遠鏡 ([1]より引用)。

図 1.2 現在までに発見された E > 50 GeV の VHE ガンマ線を放射する天体 ([2] の図を一部改変)。200 天体以
上の天体が発見されている。

1.2.1 制動放射

一般に、荷電粒子が加速度運動を行った際には光子が放射される。この放射過程のことを制動放射と呼ぶ。荷電粒子
が相対論的速度 v で運動している際に単位時間当たりに放射するエネルギー P は以下のように表される。

P =
2e2

3c3
γ4

[
|v̇|2 + γ2

(
v · v̇
c

)2
]
.

(1.1)

ここで γ とは荷電粒子のローレンツ因子である。また電荷 +Zeを持つ原子核の近くを電子が通過する際の P は

P =
Z(Z + 1.3)e6N

16π3ε30m
2
ec

4h̄
E

[
ln

(
187

Z1/3

)
+

1

8

]
となり、単位時間当たりの放射エネルギーは粒子の持つエネルギーと比例する。

1.2.2 シンクロトロン放射

制動放射の中でも、磁場によって軌道が曲げられた超相対論的な電子が行う放射プロセスのことを特にシンクロトロ
ン放射と呼ぶ。γ = const.の場合、速度を磁場B に対し水平成分と平行成分 v⊥,v∥ の成分解した際の電子の従う運動
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方程式は {
dv∥
dt = 0
dv⊥
dt = q

γmcv⊥ ×B

となり、電子は一定の角振動数 ωB = qB
γmc 及びジャイロ半径 Rβγmec

2

eB 回転運動を行うことがわかる。この結果を式
1.1に代入すると、以下のようにシンクロトロン放射による単位時間当たりの放射エネルギーが得られる。

P =
4

3
σTcβ

2γ2B
2

8π
. (1.2)

ここで σT = 8π
3

(
e2

4πε0mec2

)2

はトムソン断面積を表す。
高エネルギー電子の数密度分布が指数分布 N(γ)dγ = Cγ−pdγ に従うという仮定をした場合、式 1.2 より全電子か
らのシンクロトロン放射による放射エネルギーは

Ptot(ν) = C

∫ γ2

γ1

P (ν)γ−pdγ

...

∝ ν−
p−1
2

と計算され、光子の数密度分布は以下のように表される。　

Ntot(ν) ∝
Ptot(ν)

ν
∝ ν−

p+1
2 .

1.2.3 曲率放射

非常に強い磁場中を荷電粒子が運動する状況を考える。この時磁場に垂直方向の運動量成分は式 1.2の式に従い放射
され速やかに 0 となる。そのためパルサー磁気圏などの非常に強い磁場中では荷電粒子は磁力線に沿って移動してい
ると見なすことができる。このとき磁力線が曲率を持っているとすると、荷電粒子は加速度運動を行うために制動放射
を行う。この時に起こる放射のことを曲率放射と呼ぶ。曲率半径 ρを持つ磁場による曲率放射による単位時間当たりの
放射エネルギーは式 1.1に |v̇| = v2/r ∼ c2/ρを代入し以下のように表される。

P =
2

3

e2c

ρ2
γ4 (1.3)

1.2.4 逆コンプトン散乱

光子と電子の散乱において光子がエネルギーを失う現象をコンプトン散乱と呼ぶが、電子が光子に比べ十分高エネル
ギーである場合には光子にそのエネルギーを渡す逆コンプトン散乱と呼ばれる現象が発生する。逆コンプトン散乱前の
電子のローレンツ因子を γ、光子のエネルギーを εとし、散乱後の光子のエネルギーを ε′ とすると、4元運動量の衝突
問題より散乱前後の光子のエネルギーは以下の関係を持つ。

ε′ ∼ γ2ε.

また電子の運動軌道上の光子数密度を ρph とすると、電子の逆コンプトン散乱による単位時間当たりの放射エネルギー
は以下のようになる。

P =
4

3
σTcβ

2γ2ρph.
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237 9.3 Inverse Compton scattering

Fig. 9.4 A schematic diagram showing the dependence of the Klein–Nishina cross-section upon photon energy.

the centre of momentum frame moves with a velocity close to that of the electron and
in this frame the energy of the photon is γ !ω. If γ !ω ∼ mec2, the quantum relativistic
cross-section has to be used.

The relevant total cross-section is the Klein–Nishina formula:

σK−N = πr2
e

1
x

{[
1 − 2(x + 1)

x2

]
ln(2x + 1) + 1

2
+ 4

x
− 1

2(2x + 1)2

}
, (9.28)

where x = !ω/mec2 and re = e2/4πϵ0mec2 is the classical electron radius. For low energy
photons, x ≪ 1, this expression reduces to

σK−N = 8π

3
r2

e (1 − 2x) = σT(1 − 2x) ≈ σT . (9.29)

In the ultra-relativistic limit, γ ≫ 1, the Klein–Nishina cross-section becomes

σK−N = πr2
e

1
x

(
ln 2x + 1

2

)
, (9.30)

so that the cross-section decreases roughly as x−1 at the highest energies (Fig. 9.4). If
the atom has Z electrons, the total cross-section per atom is ZσK−N. Note that scattering
by nuclei can be neglected because they cause very much less scattering than electrons,
roughly by a factor of (me/mN)2, where mN is the mass of the nucleus.

9.3 Inverse Compton scattering

In inverse Compton scattering, ultra-relativistic electrons scatter low energy photons to high
energies so that the photons gain energy at the expense of the kinetic energy of the electrons.
The process is called inverse Compton scattering because the electrons lose energy rather
than the photons. We consider the case in which the energy of the photon in the centre
of momentum frame of reference is much less than mec2 and consequently the Thomson
scattering cross-section can be used to describe the probability of scattering.

図 1.3 高エネルギー帯におけるコンプトン散乱の散乱断面積 ([3]より引用)。光子のエネルギーが電子の静止エネ
ルギーよりも大きくなると散乱断面積のカットオフが効くようになり、散乱断面積は 1/E に比例するようになる。

コンプトン散乱の散乱断面積は低エネルギー領域ではトムソン断面積と一致するが、高エネルギー領域ではカットオ
フを受けて減少する。この時の散乱断面積は以下のように表され、Klein–仁科の式と呼ばれる。また断面積とエネル
ギーとの間の関係を 1.3に示した。

σKN = π

(
e2

4πε0mec2

)2
mec

2

E

{[
1− 2(E/mec

2 + 1)

E2/m2
ec

4

]
ln(2E/mec

2 + 1) +
1

2
+

4mec
2

E
− 2

2(2E/mec2 + 1)2

}
(1.4)

1.2.5 π0粒子の崩壊

高エネルギーの陽子が原子核と衝突した際には陽子や軽い原子核、そして中間子が多数生成されるが、その中でもガ
ンマ線放射と深く関わるのが π0 粒子である。π0 は mπ0 = 134 MeV の静止質量を持つが寿命は τ = 8.52 × 10−17 s

と非常に短く、また約 98.8%の確率で以下のような崩壊過程を辿る。

π0 → γ + γ

π0 粒子が持つ全エネルギーが２つの光子へと変換されるため、この放射過程により放出された光子は

Ec =
mπ0c2

2
∼ 67 MeV

に特徴的なピークを持つ。

1.2.6 電子陽電子消滅

電子及び陽電子は me± ∼ 0.511 MeV の静止質量を持ち、対消滅した際には静止系で 0.511 MeV のガンマ線を放射
する。陽電子が実験室系において速さ v で運動していた場合には重心の速度は V = γv(1 + γ)となり、対消滅に際し
発生するガンマ線は以下のエネルギーを持つ。

ε =
mec

2(1 + γ)

2

(
1± V

c

)
.

ここで ±のうち +の成分は陽電子の運動方向に放射される光子の、−の成分は陽電子の運動方向に対し反対の方向に
放射される光子のエネルギーに対応する。
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図 1.4 宇宙線全粒子のエネルギースペクトル ([4]より引用)。横軸はエネルギーに対応し、縦軸は到来頻度を表す。

1.3 ガンマ線観測を用いた研究
以下ではガンマ線観測を用いた研究の例を示す。

1.3.1 宇宙線起源の研究

宇宙線とは地球外より到来する高エネルギーの荷電粒子であり、そのエネルギーは最も高いものでは 1020eV を超え
る。図 1.4 には宇宙線全粒子でのエネルギースペクトルを示した。、1015 eV 及び 1018 eV 付近にスペクトルの折れ曲
りが生じており、この前後でべき乗則の指数である

dN

dE
∝ E−α

の αが異なることから異なる天体より放射されていると考えられている。これらの領域を人体に準えてそれぞれ knee
(ひざ) 及び ankle (足首) と呼ぶ。 宇宙線は星間磁場により軌道を曲げられるため到来方向の情報を失い、その起源を
宇宙線観測により特定することはできない。しかし宇宙線加速源で放射された光子は磁場による影響を受けないために
その源を我々へと伝えることができる。以下では宇宙線の加速源と考えられている天体の一部に関して述べる。

1.3.2 超新星残骸

超新星残骸 (Supernova remnant, SNR) とは重い恒星が死ぬ際に起こす超新星爆発と呼ばれる現象の残骸である。
SNR は宇宙空間に重元素や熱エネルギーを放射する良い供給源であることが知られているが、宇宙線加速に関しても
大きく関与していると考えられている。

SNR には過去の爆発の名残として衝撃波面が存在するが、この衝撃波面を粒子が行き来することにより加速する
フェルミ加速と呼ばれる過程が存在する。この加速法は衝撃波面を一往復するたびに

∆E ∼ V

c
E
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Fig. 3. Comparison of H.E.S.S. spectra from the years 2003,
2004, and 2005 (Data set II, Table 1). The three spectra are
shown in an energy-flux representation – flux points have been
multiplied by E2. The black curve is shown for reference. It
is the best fit of a power law with exponential cutoff to the
combined data, where the cutoff is taken to the power of β =
0.5: dN/dE = I0 E−Γ exp

(

−(E/Ec) β=0.5
)

. Note that flux points
are corrected for the degradation of the optical efficiency of the
system. The energy threshold of ∼ 1 TeV in the 2003 data is
due to the two-telescope operation mode and the application of
a stringent cut on the minimum camera image size.

spectral shape remains unchanged over time. The absolute flux
levels are well within the systematic uncertainty of 20%. As ex-
pected for an object like RX J1713.7−3946, no flux variation
is seen on yearly timescales. Clearly, the performance of the
telescope system is under good control, the correction of the
optical degradation by means of energy correction factors de-
termined from “muon efficiencies” works reasonably well (see
also Aharonian et al. (2006c)). Note that without correction of
aging effects, flux differences between 2004 and 2005 are on
the order 40%.

The combined data of three years are shown in Fig. 4.
This energy spectrum of the whole SNR region corresponds
to 91 hours of H.E.S.S. observations (Data set III, Table 1).
It is generated analysing the 2003 data separately, with the
ON/OFF approach and the two-telescope analysis. The 2004
and 2005 data are analysed together, with the reflected-region
background and the nominal 80-photo-electrons cut. As shown
in Table 1, a fraction of the data was recorded with wobble
offsets smaller than 0.7◦. For this part, the ON/OFF method is
applied. Average energy-correction factors for each of the three
subsets of data separately are determined as explained above.
Having analysed the data separately to obtain suitable back-
ground estimates for the SNR region, spectra are then com-
bined to yield the final spectrum shown in Fig. 4. Systematic
checks included the application of tighter cuts on the image
amplitude to the 2004 and 2005 data and separate analysis of
data recorded under small and large zenith angles (below and
above 50◦). While the spectra determined with different cuts
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Fig. 4. Combined H.E.S.S. gamma-ray spectrum of
RX J1713.7−3946 generated from data of 2003, 2004,
and 2005 (Data set III, Table 1). Data are corrected for the
variation of optical efficiency. Error bars are ±1σ statistical
errors. These data might be described by a power law with ex-
ponential cutoff of the form dN/dE = I0 E−Γ exp

(

−(E/Ec)β
)

.
The best fit result (black solid line) is given here for β = 0.5
(fixed), Γ = 1.8, and Ec = 3.7 TeV (cf. Table 4 for the exact
values). Note that the fit function extends as dashed black line
beyond the fit range for illustration. For comparison, the best
fit of a power law with exponential cutoff and β = 1, obtained
solely from the 2004 data (Aharonian et al. 2006b), is shown
as dashed red line. A model-independent upper limit, indicated
by the black arrow, is determined in the energy range from 113
to 300 TeV.

are fully compatible, a slight flux overestimation is found for
the large zenith-angle data, on the 10% level. The investigations
of systematic uncertainties at the largest zenith angles are still
underway, but since the effect on the final spectrum is small,
< 5%, the combined spectrum given here includes all data, up
to zenith angles of 70◦.

The energy binning of the differential flux shown in the
figure is chosen to be 12 bins per decade. For the final two
points of the spectrum, beyond energies of 30 TeV, the binning
is three times coarser, 4 bins per decade, accounting for de-
creasing event statistics at the highest energies. For the actual
positioning of the flux points within an energy bin, the method
proposed in Lafferty & Wyatt (1995) is adopted: the point ap-
pears at the energy value, where the flux value predicted by
an effective-area weighted model spectral shape (a power law
with exponential cutoff) is equal to the mean flux value over the
energy bin. Note that this is only relevant for wide bins. Here,
for the spectrum of Fig. 4, the procedure results in flux points
that are placed within 1% of the central energy value of the bin.
Only for the two last points the difference is considerable, they
end up at 7 and 12% smaller energy values than the bin centre.

The combined H.E.S.S. spectrum of RX J1713.7−3946
shown in Fig. 4 extends over almost three decades in en-
ergy, and is compatible with previous H.E.S.S. measurements.

図 1.5 HESS望遠鏡を用いた RX J1713.7-3946観測により得られたスペクトル ([5]より引用)。

と自身のエネルギーに比例して新たなエネルギーを獲得する非常に効率の良い加速法であるが、加速された粒子のエネ
ルギースペクトルの指数は

α ≃ 2.0 ∼ 2.2 (1.5)

程度であることが分かった。SNRは 1014 eVまでの宇宙線を加速していることはガンマ線の観測により明らかになっ
てきているが、1016 eV領域の knee、またそれ以上のエネルギー領域の宇宙線の起源はまだよくわかっていない。

SNRに関して観測に明らかにするべき主な事象には以下の３つが挙げられる。

• SNRの個体差による宇宙線加速限界の確認　
図 1.5 に示す通り、RX J1713.7-3946 のような一部の SNR からは TeV ガンマ線も検出されているが、そのよ
うな SNRは [2]によると 10天体程度しか確認されていない。そこで高感度での TeVガンマ線観測を行うこと
ですべての SNR が VHE ガンマ線を放射しているのか、それともこれらの SNR が特別な存在なのかを突き止
める必要がある。

• SNR内で加速されている粒子の種類
SNRで電子が加速されている場合には逆コンプトン効果により TeVガンマ線が放射されるが、式 1.4に示され
る散乱断面積の変化により数十 TeV よりも高いエネルギー領域では光子の到来頻度が減少することが知られて
いる。しかし加速されている粒子が陽子であれば原子核との相互作用により生じた π0 粒子の崩壊によりガンマ
線が放射されるため電子で見られたようなカットオフは見られないため、VHEガンマ線を高感度で観測するこ
とにより加速されている粒子を見分けることが可能である。モンテカルロシミュレーションにより見積もられた
スペクトルの違いは図 1.6に示した。

• SNR内で加速された粒子の外部への流出メカニズム
SNR 内部で加速された荷電粒子がどのように SNR より流出し星間空間を飛翔する宇宙線となるかは未だ知ら
れていない。超新星爆発の後長い時間が経った古い SNRから到来する粒子は 10 GeV程度にスペクトルの折れ
曲がりが存在するが、これは当初 SNRに存在していた高エネルギー粒子が宇宙線として流出し、現在は比較的
低エネルギーの粒子のみ残されていることを示唆している。そこで SNRに対し高感度の TeV領域ガンマ線観測
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Figure 2. Spectral energy distribution of the gamma ray emission obtained by analyzing the CTA simulation data for
RX J1713.7−3946. The blue and red squares are the spectral points for the leptonic and hadronic spatial templates, respectively.
Vertical bars show statistical errors. The black squares are the total fluxes of the leptonic and hadronic components. The black
vertical bars are the errors for the total fluxes obtained by adding the errors for two components in quadrature. The blue, red,
and black solid lines show the input spectra for the leptonic component, the hadronic component, and the total, respectively.
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Figure 3. Comparison of the spectral energy distribution of the gamma-ray emission obtained by analyzing the CTA simulation
data for RX J1713.7−3946 with the models. The black squares are the total of the fluxes for the leptonic and hadronic spatial
templates. Horizontal bars indicate the energy range the flux refers to. Vertical bars show the errors obtained by adding the
errors for two components in quadrature. The solid line shows the input spectra of gamma-ray simulation. The dotted line is
for the model when the emission is purely leptonic.

then perform unbinned likelihood fitting for each of these subsets to derive the corresponding best-fit cutoff energies.
In the fitting, the normalization, photon index and Ee

c are all free parameters and are fitted simultaneously. Figure 4
shows the best-fit Ee

c and their associated errors from our likelihood analyses. As expected, the fitted Ee
c are closer to

their true values with smaller uncertainties for longer exposures in all cases.
We then proceed to define a significance, s, for any observed Ee

c variation as

s±(t) =
|E±(t)− E0(t)|
√

σ2
±(t) + σ2

0(t)
, (4)

図 1.6 加速される粒子の違いによるスペクトルの違い ([6] より引用)。赤色の点が陽子が加速されている場合
に得られるスペクトルを示し、青色の点は電子が加速されている場合に得られるスペクトルを示す。黒点は RX
J1713.7-3946を観測した際に実際に得られるであろうスペクトルを示す。電子が加速されている際にはスペクトル
にカットオフが存在することが分かる。

を行うことで高エネルギー粒子が SNRから流出し宇宙線となる瞬間を捉えることができ、さらに他の波長帯を
用いた観測と相互参照することにより流出の物理的なプロセスを知ることが可能である。

パルサー
パルサーとは高速回転する強磁場を伴った中性子星であり、8–10 M⊙ 程度の質量を持つ恒星が超新星爆発を行った
後に中心部に生成される。一般的なパルサーは自転周期数十ミリから数秒であり、1011–1014 G 程度の磁場を持つが、
自転周期が数ミリ秒で 108–109 G程度の弱い磁場を持つミリ秒パルサーと呼ばれる天体も存在する。
パルサーはその強磁場と高速回転するという特徴から宇宙線の加速源となりうる。荷電粒子が加速される場所がどこ
か、という問いは長年議論がされており、パルサーの極付近 (Polar Cap領域)または磁気圏の外側領域 (Outer Gapま
たは Slot Gap領域)という二つの理論モデルが存在していた。これらの領域は図 1.7に示した。Polar Cap領域は極近
傍であるため磁場が非常に強く、10 GeV を超えるようなガンマ線は仮想光子を媒介して電子・陽電子を対生成する。
したがって 10 GeV を超えるようなガンマ線のスペクトルは急激に減少するはずである。しかし MAGIC 望遠鏡によ
るかにパルサーの観測により 25 GeV程度のガンマ線が検出されたため、パルサーは Slot Gap領域で荷電粒子の加速
を行っていることが示された。しかしかにパルサーの観測をさらに多数の IACTを用いて行ったところ、ガンマ線スペ
クトルがべき乗に従っていることが分かった (図 1.8を参照)。標準モデルではスペクトルが

F (E) ∝ E−α exp [−(E/E0)] (1.6)

のように指数関数的に低下するためかにパルサーはこの標準モデルに従っていないことになる。これがかにパルサーに
特有の特徴なのか、それとも標準モデルの描像が誤っているのかを議論するには、数多くのパルサーに対し 20 GeV以
上の領域の高感度観測を行う必要がある。
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Fig. 1: A sketch of the Crab pulsar’s magnetosphere: Electrons are trapped and accelerated along 

the magnetic field lines of the pulsar and emit electromagnetic radiation via the synchrotron-curvature 

mechanism. Vacuum gaps or vacuum regions occur at the polar cap (1-3), very close to the neutron star 

surface, in a thin layer extending for several stellar radii along the boundary of the closed 

magnetosphere, the so-called slot gap (4-6), and in the outer region (7-9) close to the light cylinder 

(outer gap). Vacuum gaps are filled with plasma, but its density is lower than the critical Goldreich-

Julian density (24), where the magnetically induced electric field is saturated, and therefore electrons 

can be accelerated to very high energies. Absorption of high-energy γ-rays occurs by interaction with 

the magnetic field (magnetic pair production) as well as with the photon field (photon-photon pair 

production). The former dominates close to the surface of the neutron star where the magnetic field is 

strongest: it leads to a super-exponential cutoff at relatively low energies (few GeV). Photon-photon 

collisions prevail farther out in the magnetosphere close to light cylinder, where the magnetic field is 

lower, and lead to a roughly exponential cutoff at higher (>10 GeV) energies. 

図 1.7 パルサー近くの磁場構造 ([7]より引用)。

10 

 

 Fig. 4: Crab pulsar spectral cutoff. The black points and triangles on the left represent flux 

measurements from EGRET and COMPTEL (17). The arrows on the right denote upper limits from 

various previous experiments. We performed a joint fit of a function [F(E) = A E
-α

 exp(-(E/E0)
β)] to the 

MAGIC, EGRET and COMPTEL data. The figure shows all three fitted functions for β=1 (red line) 

and β=2 (blue line) and the best fit β=1.2 (green line). The black line indicates the energy range, the 

flux and the statistical error of our measurement. The yellow band illustrates the joint systematic error 

of all three solutions. The measurement is compared with three current pulsar models, a polar cap 

model, a slot-gap model and an outer gap model. The sharp cut-off of the polar cap (27) model is due 

to magnetic pair production close to the surface of the neutron star. The slot gap model (6) does not 

reach the observed cut-off energy, while the outer gap (8) model can explain the high energy cut-off. 

The numbers in the parentheses refer to the list of references. 

 

図 1.8 かにパルサーのスペクトル ([7]より引用)。標準モデルでは式 1.6のように指数関数的に減少するはずのス
ペクトルが高エネルギー領域まで伸びていることが分かる。



1.3 ガンマ線観測を用いた研究 9

presence of a jet (34–37). Whether or not a
jet is present, such energies are in principle
achievable for bursts arising from stellar pro-
genitors, but a poorly understood issue is how
this energy is converted into an ultrarelativ-
istic, and possibly collimated, bulk outflow.

An observation that attracted much at-
tention was the discovery (38) of a prompt
and extremely bright (visual magnitude mv

! 9) optical flash in GRB990123, 15 s after
the GRB started (and while it was still
going on). This is generally interpreted (23,
39) as the radiation from the reverse com-
ponent of the external shock. However,
such bright prompt flashes may be rare
because they have not yet been detected
from other bursts. Two other noteworthy
developments are the possibility of a rela-
tion between the differential time lags for
the arrival of burst pulses at different ener-
gies and the luminosity (40), and between
the degree of variability or spikiness of the
"-ray light curve variability and the lumi-
nosity (41, 42). These hypotheses are based
on data for bursts where an optical redshift
allows a determination of the luminosity,
under the assumption of isotropy. These

correlations are still tentative, but if con-
firmed they could be used to derive inde-
pendent estimates of the redshift of a GRB.

Progenitors and Environment
The progenitors of GRBs are not yet well iden-
tified. The current view of most researchers is
that GRBs arise in a very small fraction
(!10#6) of stars that undergo a catastrophic
energy release event toward the end of their
evolution. One class of candidates involves
massive stars whose core collapses (43–45),
probably in the course of merging with a com-
panion; these are often referred to as hyperno-
vae or collapsars (46). Another class of candi-
dates consists of neutron star (NS) binaries or
neutron star–black hole (BH) binaries (12, 13,
47, 48), which lose orbital angular momentum
by gravitational wave radiation and undergo a
merger. Both of these progenitor types are ex-
pected to lead to the formation of a black hole
whose mass is several times that of the sun
(MJ), surrounded by a temporary debris torus
whose accretion can provide a sudden release
of gravitational energy, with similar total ener-
gies (49), sufficient to power a burst. An e$, "
fireball arises from the enormous compression-

al heating and dissipation associated with the
accretion, possibly involving a small fraction of
baryons and magnetic fields in excess of 1015

G, which can provide the driving stresses lead-
ing to the relativistic expansion. This fireball
may be substantially collimated if the progeni-
tor is a massive star, where an extended, fast-
rotating envelope can provide a natural escape
route or funnel for the fireball along the rotation
axis (Fig. 3). Other possible alternatives include
the formation from a stellar collapse of a fast-
rotating neutron star with an ultrahigh magnetic
field (50–52) or the tidal disruption of compact
stars by 105 to 106 MJ black holes (53).

Observations related to the possible progen-
itors are restricted, so far, to the class of long
bursts (of "-ray durations tb ! 10 to 103 s),
because BeppoSAX is mainly sensitive to
bursts longer than about 5 to 10 s. For these
long bursts, the fading x-ray and optical after-
glow emission is predominantly localized with-
in the optical image of the host galaxy. In most
cases it is offset from the center, but in a few
cases (out of a total of about 20) it is near the
center of the galaxy (11). This is in disagree-
ment with current simple calculations of NS-
NS mergers, which suggest that high spatial

Fig. 3. Schematic GRB from a mas-
sive stellar progenitor, resulting in
a relativistic jet that undergoes in-
ternal shocks, producing a burst of
"-rays and (as it decelerates
through interaction with the ex-
ternal medium) an external shock
afterglow, which leads successive-
ly to "-rays, x-rays, optical, and
radio. Iron lines may arise from
x-ray illumination of a pre-ejected
shell (e.g., supernova remnant)
(60) or from continued x-ray irra-
diation of the outer stellar enve-
lope (67).

Fig. 4 (left). Comparison (26) of
the observed light curves of the
afterglow of GRB970228 at vari-
ous wavelengths with the simple
blast wave model predictions
(23). Fig. 5 (right). Snapshot
spectrum of GRB970508 at t %
12 days after the burst, compared
to a standard afterglow synchro-
tron shock model fit (29).
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図 1.9 ガンマ線バーストのイメージ ([8]より引用)。

図 1.10 2014年 2月 18日までに Fermi衛星で検出されたガンマ線バースト ([9]より引用)。

1.3.3 ガンマ線バーストに関する研究

ガンマ線バースト (Gamma Ray Burst, GRB)とは全天で最も激しい爆発現象であり、1053 ergにも及ぶ放射エネル
ギーをたった数秒から数十秒のうちに放射する。この爆発はミリ秒以下の時間スケールでの変動が見られるのと同時
に、β ≃ 0.999999 とほぼ光速度に近い速度でジェットを放出していることも知られている。ガンマ線バーストのイ
メージは図 1.9に示した。この興味深い現象は 1973年に発見されて以来盛んに研究が続けられてきたが、そのエネル
ギー源となる天体や超高速ジェットの生成機構に関してはまだ結論が出ていない。図 1.10は Fermi衛星で検出された
ガンマ線バーストを示しているが、銀河面等によらず全天で一様に検出されていることが分かる。
これまでのガンマ線バーストによる研究で判明している事実には以下のようなものがある。

• 継続時間により２種のガンマ線バーストに分類することが可能
継続時間が３秒未満と非常に短いもの (Short-GRB)と数十秒以上のもの (Long-GRB)の２種に分けることがで
きる。観測されたガンマ線バーストの時間分布は図 1.11に示した。

• 即時放射及び残光放射と呼ばれる２つの放射過程が存在
MeV程度のエネルギーをピークに持つ放射を即時放射と呼び、GeVガンマ線を伴い少し遅れて到達する放射を
残光放射と呼ぶ。

• 宇宙論的な距離で発生
[11]では z ∼ 9.4程度のガンマ線バーストが検出されており、ガンマ線バーストは最遠方の天体と呼ぶことがで
きる。このガンマ線バーストのライトカーブは図 1.12に示した。
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Short vs. Long Gamma-Ray Bursts 3

Figure 1. Classification of 1966 BATSE GRBs with measured peak flux (Pbol), fluence (Sbol), and observed duration (T
90

) taken from

the current BATSE catalog and measured spectral peak energies (Ep) taken from Shahmoradi & Nemiro↵ (2010). The segregation
methodology is based on fuzzy C-means clustering algorithm using the two GRB variables Ep & T

90

that are least a↵ected by the

triggering threshold of the BATSE Large Area Detectors (c.f., Sec. 2).

cal classification of GRBs based on empirical relations that
are believed to hold for only a specific class of GRBs or
based on the prompt or afterglow emission data (e.g., Zhang
et al. 2009; L et al. 2010; Qin & Chen 2013). These methods
however, either su↵er from sample incompleteness or require
information, such as redshift, that might not be available for
the majority of GRBs (e.g., Coward et al. 2012, 2013).

Here in this work, we ensure a minimally-biased analysis
of short-duration class of GRBs by following the classifica-
tion approach of Shahmoradi (2013b), which to the extent
of our knowledge provides the least biased classification of
BATSE GRBs, solely based on prompt emission data1. The
word ‘bias’ here refers to the systematic contamination of

1 The authors have already investigated multiple classification

data and analysis that might be introduced when using the
traditional definition of GRB classes, based on a sharp cuto↵
on the duration variable T

90

(Kouveliotou et al. 1993a), as
it is generally used by many GRB researchers (e.g., Guetta,
Piran & Waxman 2005; Butler, Bloom & Poznanski 2010;
Campisi, Li & Jakobsson 2010; Wanderman & Piran 2010).

The classification method used here is based on fuzzy C-
means clustering algorithm of Dunn (1973); Bezdek (1981):
Each BATSE GRB is assigned a probability (i.e., class co-
e�cient) of belonging to LGRB (versus SGRB) population,
the value of which depends on the set of GRB variables
used in classification. This can be any combinations of the

methodologies, on a variety of GRB characteristics, that are docu-
mented in Shahmoradi & Nemiro↵ (2011) & Shahmoradi (2013b).

c� 2014 RAS, MNRAS 000, 1–23

図 1.11 コンプトンガンマ線観測衛星に搭載された Burst and Transient Source Experimen(BASTE) 全天観測装
置を用いて観測されたガンマ線バーストの継続時間分布を表す図 ([10] より引用)。横軸は放射の継続時間を示す。
上部のヒストグラムは各放射時間を持つガンマ線バーストの検出数を示しており、下部は観測されたピークエネル
ギーを表している。

The Astrophysical Journal, 736:7 (12pp), 2011 July 20 Cucchiara et al.

Figure 1. X-ray (top) and optical/IR (bottom) light curve of GRB 090429B. The
left-hand and bottom axis represent the observed time and flux/magnitude, while
the top and right-hand axis show rest-frame time and luminosity, respectively.
The solid points in the top panel show the observed XRT data, along with a
solid line representing the model. The dashed line represents the best-fit model
for GRB 090423 (Tanvir et al. 2009) overplotted as it would appear at z ∼ 9.4.
The lower panel shows the optical light curve, along with a single power-law fit
to the (red) K-band points. (H and J are shown as green and blue, respectively.
For clarity we have shown only the i- and z-band limits (cyan) in the optical.)
Additionally, the dashed line again shows the model of GRB 090423 at z ∼ 9.4.
As can be seen, the luminosity and general behavior of GRB 090429B in both
X-ray and optical is similar to that of GRB 090423.

temporal index αX1 = −0.96+0.43
−0.52, referenced to the burst time;

following the peak time TX = 589+146
−80 s, the light curve then

breaks to a power-law decay with αX2 = 1.20+0.08
−0.07.

2.2. Optical and Near-IR Observations

Basic reduction steps for all optical and NIR photometry
were performed using IRAF software.25 Photometric analysis
used both IRAF and the Starlink GAIA software, as well as
our own custom scripts. Errors in the sky-subtraction step are
estimated from multiple apertures of size equal to that of the
source aperture, placed around the field of the GRB.

Optical images were calibrated using field stars from the
Sloan Digital Sky Survey (SDSS) Data-Release 7 (DR7) catalog
(Abazajian et al. 2009) and NIR images were provisionally
calibrated directly to the Two Micron All Sky Survey (2MASS)
catalog, but subsequently refined as described below. Detections
and limits on the brightness of any associated source are
presented in Table 2.

2.2.1. ESO2.2m/GROND Observations

The GROND (Greiner et al. 2008) observed the field of
GRB 090429B simultaneously in its (dichroic and filter defined)
g′r ′i ′z′JHKs filter set beginning 14 minutes after the Swift
discovery (Olivares et al. 2009). No source was detected at
the X-ray afterglow position in any of the seven bands, the

25 IRAF is distributed by the National Optical Astronomy Observatory, which
is operated by the Association of Universities for Research in Astronomy, Inc.,
under cooperative agreement with the National Science Foundation.

Table 2
Log of Ground-based Optical/NIR Observations

T − T0 (s) Magnitude Flux Density (µJy) Filter Telescope

990 >23.08 g′ GROND
990 >22.86 r ′ GROND
990 >22.03 i′ GROND
990 >21.87 z′ GROND
990 >21.06 J GROND
990 >20.50 H GROND
990 >19.84 K GROND
3224 >24.5 0.00 ± 0.20 B VLT/FORS2
4017 >25.9 −0.08 ± 0.08 R VLT/FORS2
5144 >23.6 0.27 ± 0.34 z VLT/FORS2
8135 >25.7 0.02 ± 0.06 i′ Gemini-N/GMOS
9350 >24.5 0.02 ± 0.18 z′ Gemini-N/GMOS
10611 22.80 ± 0.16 2.82 ± 0.44 J Gemini-N/NIRI
11785 21.41 ± 0.05 10.21 ± 0.50 H Gemini-N/NIRI
13280 21.12 ± 0.04 13.26 ± 0.51 K Gemini-N/NIRI
95658 22.42 ± 0.16 4.0 ± 0.6 K Gemini-N/NIRI
1.2 × 106 >27.07 r ′ Gemini-N/GMOS

Notes. Optical/NIR observations of GRB 090429B. Magnitudes are quoted in
the AB system and corrected for the expected Galactic extinction along the line
of sight, EB−V = 0.015. Quoted errors are 1σ and limits are at the 3σ level.

limits being shallower than usual due to the high airmass for
this (northern) field. Nonetheless, the implied X-ray to optical
spectral slope of βOX < 0.1 implied suppression of the optical
flux relative to the X-ray, rendering GRB 090429B a “dark”
burst under the definitions of Jakobsson et al. (2004) and van
der Horst et al. (2009).

2.2.2. VLT Observations

Deep R- and z-band observations were made with the VLT/
FORS-2 camera at ∼60 minutes post-burst. Once again no
optical source was visible at the position of the X-ray afterglow,
confirming that it was unusually dark, and thus a good candidate
high-z GRB (D’Avanzo et al. 2009).

2.2.3. Gemini-North Observations

Beginning roughly 2.5 hr after the burst trigger, we carried
out a series of observations from Gemini-North. We gathered
optical i ′z′ imaging with the Gemini Multi-Object Spectrograph
(GMOS; Hook et al. 2004) and NIR JHK imaging with the Near-
Infared Imager (NIRI; Hodapp et al. 2003). GMOS observations
consisted of five exposures of 3 minutes each, per filter; NIRI
observations consisted of eight dithered positions of 60 s
each. The Gemini GMOS and NIRI packages under the IRAF
environment were used to sky-subtract, align, and combine the
images. The NIRI images were also corrected for the small
nonlinearity effect seen in the detectors.26 Photometry was
performed relative to SDSS stars for the GMOS data and relative
to secondary calibrators from GROND for the NIRI data (see
Section 2.3). Our photometry is presented in Table 2.

While no optical counterpart was present in our i ′ or z′

images, we did identify a source within the X-ray localization
in our NIR observations. The position of the source was R.A. =
14h02m40.s10, decl. = +32◦10′14.′′20. Following this discovery
we attempted spectroscopic observations from Gemini-North;
however, increasing summit winds forced the closure of the
telescope and meant that these were aborted with <10 minutes of

26 http://www.gemini.edu/sciops/instruments/niri/data-format-and-reduction/
detector-linearization

3

図 1.12 観測されたガンマ線バーストのライトカーブ ([11] より引用)。上部は X 線を用いて観測されたデータを
示し、下部は可視及び赤外領域で観測されたデータを表している。横軸は到来した時間を示し、縦軸は光量に対応
している。



1.3 ガンマ線観測を用いた研究 11

ガンマ線バーストの発生機構には様々なモデルが提唱されているが、これらの正誤を議論するためには VHEガンマ
線の統計数が不足している。100 GeV 以上の領域では未だ観測されていないが、これはガンマ線バーストが遠方で発
生するために宇宙背景光と相互作用し電子・陽電子対生成をしてしまうためである。そこで数十 GeV程度の比較的低
エネルギーを観測することができ、かつ Fermi 衛星と比べより広い有効面積を持つガンマ線望遠鏡を用いての観測が
渇望されている。
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第 2章

解像型大気チェレンコフ望遠鏡

高エネルギーを持つガンマ線は地球大気を通り抜けることはできない。そのためガンマ線を観測する際には宇宙空間
に存在する人工衛星が広く用いられてきた。しかし数十 GeV を超えるようなエネルギーを持つ VHEガンマ線は地球
への到来頻度が非常に低く、検出面積の限られる人工衛星では統計数を稼ぐことができない。そこで VHEの観測に用
いられるのは、解像型大気チェレンコフ望遠鏡 (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope, IACT) と呼ばれる地球
大気と VHEガンマ線との相互作用により生じる空気シャワーが放射したチェレンコフ光を観測する望遠鏡である。以
下では到来粒子の違いによる空気シャワーの変化や IACTの観測原理に関して述べる。

2.1 空気シャワーとチェレンコフ光
非常に高いエネルギーを持つ粒子が地球へと到来した時、高エネルギー粒子は地球大気と相互作用し大量の二次粒子
を生成し地表へと降りそそぐ。この現象を空気シャワーと呼ぶ。以下では生成された空気シャワーの到来粒子による違
いや、粒子が媒質中の光速度よりも速く運動した際に光を放つチェレンコフ放射と呼ばれる現象に関して述べる。

2.1.1 電磁シャワー

E = 2mec
2 以上のエネルギーを持つガンマ線は電子・陽電子を対生成するには十分なエネルギーを持つが、実際は

ガンマ線単体で対生成が発生することはない。それは反応前のガンマ線が持つ運動量 E/cが対生成後には 0となって
しまい運動量保存則が成立しないことが原因である。しかし地球大気の原子核に接近した際には仮想光子を通じて相互
作用し、エネルギー及び運動量保存則を守って対生成が可能となる。以上の過程を表したのが図 2.1 及び以下の式で
ある。

�

��

e

e+

+Ze

図 2.1 空気中の原子核と相互作用するガンマ線の概念図。
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P1: JZP Trim: 246mm × 189mm Top: 10.193 mm Gutter: 18.98 mm
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273 9.9 Electromagnetic showers

Fig. 9.19 A simple model for an electromagnetic shower.

the energy of the γ -ray, that is, E0/2 each. In the next length R, the electron and positron
lose, on average, half their energy and they each radiate a photon of energy E0/4. Thus, we
end up with two particles and two photons, all having energy E0/4 after distance 2R. This
process is repeated as illustrated in Fig. 9.19 as the energy of the photons and particles is
degraded through the atmosphere.

After distance n R, the number of (photons + electrons + positrons) is 2n and their
average energy is E0/2n . On average, the shower consists of 2

3 positrons and electrons
and 1

3 photons. The cascade eventually terminates when the average energy per particle
drops to the critical energy Ec, below which the dominant loss process for the electrons is
ionisation losses rather than bremsstrahlung. This process produces copious quantities of
electron–ion pairs but they are all of very low energy. In addition, with decreasing energy,
the production cross-section for pairs decreases until it becomes of the same order as that
for Compton scattering and photoelectric absorption, as illustrated in Fig. 9.18. Thus, the
shower reaches its maximum development when the average energy of the cascade particles
is about Ec. The number of high energy photons and particles is roughly E0/Ec and the
number of radiation lengths nc over which this occurs is

nc = ln(E0/Ec)
ln 2

. (9.149)

At larger depths, the number of particles falls off dramatically because of ionisation losses
which become catastrophic once the electrons become non-relativistic. These simple ar-
guments give some impression of what needs to be included in a proper calculation.
Appropriate cross-sections for different energy ranges have to be used and integrations
carried out over all possible products with the relevant probability distributions. Among
the first calculations to illustrate these features were the pioneering efforts of Rossi and
Greisen shown in Fig. 9.20a. These calculations confirm the predictions of the simple
model, namely, that the initial growth is exponential, that the maximum number of particles

図 2.2 VHE ガンマ線により生成された電磁シャワーの模式図 ([3] より引用)。始めに E0 のエネルギーを持って
いたガンマ線が放射距離 (この図の表記では R)だけ通過する際に粒子を倍増させてゆく。

γ + γ∗ → e− + e+. (2.1)

[3]によると、E/mec
2 > 1/αZ1/3 を満たす VHEガンマ線が +Zeの電荷を持つ原子核へと入射した際の散乱断面積

は以下のようになる。

σpair = α

(
e2

4πε0mec2

)2

Z2

[
28

9
ln

183

Z1/3
− 2

27

]
.

ここで α = 1/137は微細構造定数である。
式 2.1の過程で生成された電子・陽電子は到来ガンマ線のエネルギーを半分に分け合っており、非常に速い速度で運
動している。そのため地球大気を構成する原子核からの影響で制動放射を行いガンマ線を放射する。

e− + e+ → e− + e+ + 2γ.

放射されたガンマ線は再度地球大気の原子核と相互作用し電子・陽電子を対生成するため、これらの反応を繰り返すこ
とで粒子数が指数関数的に増えてゆく。これら多量に生成された粒子が上空から地上へとシャワーのように振りそそぐ
ため、この現象のことを電磁シャワーと呼ぶ。
制動放射により電子・陽電子の持つエネルギーが 1/e となる距離のことを放射距離 X0 と呼ぶ。この値は高エネル
ギー粒子が通過する物質により大きく異なるが、標準状態の大気ではおおよそ 330 mであり、ガンマ線、電子・陽電子
といった種類によらずほぼ一定である。電子または陽電子の持つエネルギーが X0 だけ地球大気を進んだ後でも粒子増
殖に必要なエネルギー Eth よりも大きい場合には制動放射または対生成により新たな粒子が生成され、粒子数が２倍
になる。よって地球に到来したガンマ線のエネルギーが十分大きかった場合、一次反応が起きた点よりも nX0 だけ離
れた点における粒子数は 2n 個となっており、反対に１粒子が持つエネルギーは E0/2

n となる。図 2.2には上で述べた
プロセスの模式図を記載した。
高エネルギー粒子が１放射距離だけ進んだ際に失うエネルギーのことを臨界点エネルギー Ec と呼ぶ。この値は媒質
により変化するが、地球大気ではおおむね 85 MeVとなる。１粒子が持つエネルギーが Ec を下回った場合、高エネル
ギー粒子は即座に停止してしまうため新たな粒子生成は不可能になる。粒子数 N が最大 Nmax となる距離を nmaxX0

とすると、E0 と Nmax には以下のような関係がある。

Nmax ≈ 2nmaxX0 ≈ E0

Ec
. (2.2)



2.1 空気シャワーとチェレンコフ光 15

モンテカルロシミュレーションより、地球大気に 1 TeV のガンマ線が入射した際の Nmax となる点は高度 10 km上空
であることが知られている。

2.1.2 ハドロニックシャワー

次に高エネルギーの陽子が地球へと到来した場合を考える。第 1章でも述べた通り、高エネルギーの陽子が原子核と
相互作用した場合には多量の中間子や軽い原子核を生成するが、その中でも代表的なのは最も軽い中間子である中性及
び荷電パイ粒子 π0, π± である。
荷電パイ粒子の寿命は τ = 2.60 × 10−8 s と比較的長く、崩壊時には 99.8% 以上の確率で崩壊前後での以下のよう
な過程を辿る。

π+ → µ+ + νµ,

π− → µ− + ν̄µ. (2.3)

一方で中性パイ粒子は第 1章でも述べたように非常に時間スケールで 2γ へと崩壊する。このとき放射されるガンマ線
の特徴的なエネルギーは Ec ∼ 67 MeV > 2mec

2 であるから、地球大気の原子核と相互作用して式 2.1で表される電
子・陽電子対生成を行う。さらにこれらの粒子は制動放射によりガンマ線を放射するため、π0 粒子が電磁シャワーを
生成することになる。このように陽子は地球大気との相互作用により多数の小さな電磁シャワーを生成するため、結果
的に陽子は非常に大きな空気シャワーを生成する。この現象のことをハドロニックシャワーと呼ぶ。
図 2.3 には同一エネルギーを持つ電磁シャワーとハドロニックシャワーのシミュレーション結果を示した。ハドロ

ニックシャワーは電磁シャワーと比べ幅広く粒子が分布している。これは電磁シャワーは対生成により粒子数を増やし
ていくために角度が開きにくいのに対し、ハドロニックシャワーは π0 粒子が横方向の運動量を獲得しやすいために多
方面へと小さな電磁シャワーが発達していくのが要因である。

2.1.3 チェレンコフ放射

一般に荷電粒子が媒質中の光速度 c/n よりも早い速度で運動した際、図 2.4 のように光の衝撃波が形成される。こ
の衝撃波のことをチェレンコフ光と呼び、チェレンコフ光が放射される現象のことをチェレンコフ放射と呼ぶ。チェレ
ンコフ光は角度

θc = arccos
( c

nv

)
= arccos

(
1

nβ

)
(2.4)

の範囲内にのみ円錐状に放射される。式 2.4の角度をチェレンコフ角と呼ぶ。標準状態の大気は n ≈ 1.0003であるか
ら、荷電粒子は θc ≈ 1.4◦ の角度でチェレンコフ光を放射する。また 10km上空では屈折率はより小さくなり、θc ≈ 1

となる。図 2.5 のようにシャワーの最大発達する上空 10 km 程度から円錐状にチェレンコフ光が放射されるとき、地
上で光子が検出されうる有効面積は

S = π × (10 km× tan(1◦)) ≃ π × (150 m)2 ≃ 7× 104 m2 (2.5)

となる。この円領域のことをライトプールと呼ぶ。
単位距離を移動する高エネルギー粒子がチェレンコフ放射によって放射する単位振動数あたりの光子数は以下のよう
に表される。

N(ν)dν =
2πZ2α2

c

(
1− 1

n2β2

)
dν. (2.6)
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Figure 2.4: An illustration of the structure a 300 GeV γ and a 1 TeV proton shower.
Displayed is the amount of Cherenkov light emitted along the particle tracks. Note
the different scales for horizontal and vertical.

ton bunches hitting any telescope volume, the module iact.c also offers additional
options for instructional purposes, like producing lateral and longitudinal light distri-
butions with atmospheric absorption, and producing shower images (projected views
of the points of emission of Cherenkov light). These additional options need special
preprocessor definitions when iact.c is compiled. Example output from these op-
tions is shown in figures 2.4, 2.5, and 2.6. The lateral light distributions in chapter 7
were also obtained with the relevant option enabled at compilation time. For that
case an atmospheric transmission model for the wavelength range 300–600 nm (with-
out taking detector responses into account) is included. This built-in transmission
model is based on the MODTRAN model for U.S. standard atmosphere and rural
haze (visibility at sea level: 23 km) and is available for altitudes 0, 2200, 3500, and
5500 m. For normal production these options are not needed and should be disabled
for performance reasons.

2.2 The telescope simulation

The major effort went into the simulation of the response of a system of Cherenkov
telescopes with multiple mirror optics in Davies-Cotton [4] design or a variant of

8

図 2.3 到来粒子による空気シャワーの違い ([12] より引用)。左図は 0.3 TeV のエネルギーを持つガンマ線が到来
した際に生成される電磁シャワーを示しており、右図は 1 TeVのエネルギーを持つ陽子が入射した際のハドロニッ
クシャワーを示す。陽子の持つエネルギーは π0, π± の３種の中間子に３分割され、π0 のみが空気シャワーを生成
する。そのためシャワー全体が持つエネルギーは２つの図で一致している。ハドロニックシャワーは幅広く散乱さ
れた π0 粒子により生成された電磁シャワーに構成されるため、ガンマ線が入射した際に生成されるシャワーと比較
すると粒子が幅広く分布する。これらの図は空気シャワーをシミュレートできるソフトウェアである COsmic Ray
SImulations for KAscade(CORSIKA, [13])を用いて作成された。

P1: JZP Trim: 246mm × 189mm Top: 10.193 mm Gutter: 18.98 mm

CUUK1326-09 CUUK1326-Longair 978 0 521 75618 1 August 12, 2010 14:35

266 Interactions of high energy photons

Fig. 9.16 Illustrating Huygens’ construction for the wavefront of coherent radiation of a charged particle moving at constant
velocity v > c/n through a medium with refractive index n.

The origin of the emission is best appreciated from the expressions (6.19), the Liénard–
Wiechert potentials A(r, t) and φ(r, t) which are repeated here:

A(r, t) = µ0

4πr

[
qv

1 − (v · iobs)/c

]

ret
; φ(r, t) = 1

4πε0r

[
q

1 − (v · iobs)/c

]

ret
, (9.123)

where iobs is the unit vector in the direction of observation from the moving charge. In the
case of a vacuum, one of the standard results of electromagnetic theory is that a charged
particle moving at constant velocity v does not radiate electromagnetic radiation. As shown
in Sect. 6.2, in a vacuum, radiation is emitted if the particle is accelerated. In the case of
a medium with a finite permittivity ϵ, or refractive index n, however, the denominators of
(9.123) become

[1 − (nv · iobs)/c]ret , (9.124)

where n is the refractive index of the medium. It follows that the potentials become singular
along the cone for which 1 − (nv · iobs)/c = 0, that is, for cos θ = c/nv. As a result, the
usual rule that only accelerated charges radiate no longer applies.

The geometric representation of this process is that, because the particle moves superlu-
minally through the medium, a ‘shock wave’ is created behind the particle. The wavefront
of the radiation propagates at a fixed angle with respect to the velocity vector of the particle
because the wavefronts only add up coherently in this direction according to Huygens’
construction (Fig. 9.16). The geometry of Fig. 9.16 shows that the angle of the wavevector
with respect to the direction of motion of the particle is cos θ = c/nv.

Let us derive the main features of Cherenkov radiation in a little more detail. Consider an
electron moving along the positive x-axis at a constant velocity v. This motion corresponds
to a current density J where1

J = ev δ(x − vt) δ(y) δ(z) i x . (9.125)

1 Strictly speaking, we should multiply by Ne to create a current density, but Ne would cancel out when we revert
to a single particle.

図 2.4 屈折率 nの大気中を速度 v c/nで進む荷電粒子が放射するチェレンコフ光 ([3]より引用)。
4
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250 m
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Fig. 3 Left: Atmospheric Cherenkov emission from a downward-moving single particle. Right: The “light
pool” at an observation level at 1800 m above sea level from a γ-ray shower with a primary energy of 1
TeV (from K. Bernlöhr).

optical telescopes through their Cherenkov radiation in the optical range, because this at-
mospheric Cherenkov emission reaches the ground without major absorption. Fig. 4 below
gives an impression of the overall configuration. The disadvantages of this very promising
measurement technique are the weakness of the Cherenkov light and, to some extent, its
optical character. They require large light collection devices and limit the observation time
to clear and moonless nights. The observation efficiency is typically about 10%, depending
critically on the astronomical quality of the site.

2.1 Cherenkov light pool

The atmospheric Cherenkov light emission from a single particle is characterized by a
forward cone with an opening angle Θ ≈ 1◦ that increases downwards. For a particle
moving vertically downwards, the largest ring on the ground near sea level is from a height
of 12 to 15 km (see Fig. 3).

The ensemble of shower electrons from an energetic primary γ-ray produces a rather
uniformly illuminated “light pool” on the ground, centered on the shower core, with a
radius of about 125 m, if the multiple scattering of the shower electrons is included (see
Fig. 3). To first approximation it corresponds to the effective area of a telescope that
images the shower.

A schematic picture of a shower from a cosmic γ-ray source, illuminating an array of
telescopes on the ground, is given in Fig 4. Since the atmospheric index of refraction is very
close to 1, the Cherenkov light almost keeps pace with the radiating charged particles. Near

図 2.5 上空より放射されるチェレンコフ光は地上では円領域内部で観測される。([14]より引用)。
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図 2.6 現在世界中で稼働している IACT([15] より引用)。上からそれぞれ MAGIC (17 m×2, カナリア諸島),
VERITAS (12 m×4,アメリカアリゾナ州), HESS (12 m×4 + 28 m,ナミビア)である。

ここで Z は高エネルギー荷電粒子の電荷に対応する。また単位振動数あたりの放射エネルギーは

N(ν)νdν ∝ Z2νdν ∝ Z2 dλ

λ3
(2.7)

となる。放射エネルギーは波長が長くなるとべき乗則で落ちていくため、チェレンコフ光は青色の光を主に放射してい
ることが分かる。

2.2 IACTの観測原理
現在世界中で稼働している IACTを図 2.6に示す。IACTは空気シャワーより放射されるチェレンコフ光を観測して
いる。空気シャワーを生み出す粒子にはガンマ線と陽子に代表されるハドロンの２種が存在するが、陽子の到来頻度は
ガンマ線と比べ 104 倍程度多い。そのため到来した高エネルギー粒子を正しく判別し、背景成分として差し引くことは
IACT を運用する上での最重要課題である。以下ではその判別手法として用いられているイメージング法に関して述
べる。

2.2.1 イメージング法によるガンマ–ハドロン分類

図 2.7 に IACT を用いたガンマ線観測の概念図を示す。シャワー粒子数が最大となる点より放射されたチェレンコ
フ光は地上に設置された IACTの主鏡へと入射し、最終的に焦点面に搭載されたカメラへと到達する。図 2.8は焦点面
カメラで検出されるシャワーの像であり、シャワーの広がりに応じてカメラ上での像も広がって検出されることが分か
る。この事実を元に像の特徴を記述するパラメータとして Hillasパラメータを定義し、ガンマ–ハドロン分類を行う手
法が考案されている。

Hillasパラメータ
Hillasパラメータには以下の５つが挙げられる。カメラで捉えられた像との対応関係は図 2.9に記載した。

• Length像を楕円近似した際の長軸方向の長さに対応
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図 2.7 IACT によるガンマ線の概念図 ([16] より引用)。シャワーより放射されたチェレンコフ光をライトプール
内にある IACTを用いて観測する。
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Fig. 7 Difference between the images of gamma-induced and hadron-induced showers in the camera (from
K. Bernlöhr).

In the USA the growing interest in VHE γ-ray astronomy led to the construction (in
1968) of a 10 m optical reflector with tessellated mirrors at the Whipple Observatory in
southern Arizona (see Fig. 6)3. The imaging of the shower’s Cherenkov light is schematically
shown in Fig. 6.

Despite intriguing indications the results remained controversial for about 20 years.
With a multi-pixel photomultiplier camera in the focus since the mid-80ies and the in-
troduction of image analysis finally the Crab Nebula could be detected with high (9σ)
significance after 60 hours of observation time [10]. Even after this breakthrough and a
number of further significant detections, the field continued to evolve rather slowly until the
mid-90s when a number of new telescopes started operation. They introduced the stereo-
scopic technique and very fine camera pixelation (see below), leading up to the present
group of four major telescope systems worldwide.

The difficulties in the early γ-ray observations may be traced back to the massive
background of nuclear CR events. In addition, the large spatial extension of air showers in
the direction of the primary photon trajectory leads to a very extended image ∼ 1◦ in the
camera plane (see Fig. 7), making the size of the field of view (FoV) of the camera a critically
important parameter of the system. The lateral spread and irregularity of hadronic showers
increases this extension into the second dimension and makes itself visible in the camera
through an irregularly structured image.

3 Of the scientists originally involved (G.G. Fazio, J.E. Grindlay, G.H. Rieke, T.C. Weekes, and others)
several have later also become leaders in fields like Infrared Astronomy and X-ray Astronomy.

図 2.8 カメラ上でのシャワーイメージ ([14]より引用)。左は 1 TeVのエネルギーを持つガンマ線が到来した際に
記録されるイメージであり、右は 2.6 TeVのエネルギーを持つガンマ線が到来した際に記録されるイメージである。
六角形で区切られた領域がカメラの１ピクセル領域に対応する。シャワーの広がりに対応してカメラ上での光量分
布が決定される。
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図 2.9 Hillasパラメータの定義。黄色の楕円がカメラで捉えられた像である。

• Width像を楕円近似した際の短軸方向の長さに対応
• Sizeカメラに入射した全光量
• Distanceカメラ中心 (天体方向に対応)と像の重心との間の距離
• Alphaカメラ中心と像の重心を結んだ直線と長軸間の角度

図 2.8 より、ガンマ線由来の事象である場合にはハドロン由来の事象に比べWidth が小さくなることが分かる。また
式 2.7 より、Size は放射されたエネルギーに対応する。ガンマ線が観測対象となった天体より到来したと仮定する場
合、ガンマ線由来の事象では Alphahは小さな値を取る。IACTを用いた実際の観測ではこれらのパラメータを用いて
ガンマ–ハドロン分類を行っている。

2.2.2 ステレオ観測

上の Hillas パラメータだけでは高エネルギー粒子の到来方向を一意に定めることはできない。そこで到来方向を一
意に定めるために、図 2.10に示すように単一のシャワーに対し複数台の IACTを用いて観測するステレオ観測と呼ば
れる手法が用いられる。複数の IACTで得られたガンマ線由来の像の持つ長軸を延長し、図 2.11のように交点を求め
る。ガンマ線はある特定の天体より到来するため、長軸の交点の非常に近くに分布することになる。この長軸の交点と
天体との間の距離を θ2 値と呼ぶ。図 2.12は明るいガンマ線点源を観測した際に得られる θ2 値と事象数との関係を示
したものである。天体に近い位置で事象数が非常に多くなっており、これはハドロン由来の事象には見られない最大の
特徴である。
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5

the edge of the “light pool” most light from a γ-ray shower arrives within 2 ns (see Fig. 5).
Thus a very short temporal window is possible, in order to suppress the dominant night
sky background. This suggests the use of fast photomultiplier cameras for the telescopes.

Fig. 4 Schematic of the
Cherenkov light pool, orig-
inating from a primary γ-
ray from within a cosmic-ray
source (e.g. a supernova rem-
nant) that illuminates an ar-
ray of telescopes (from K.
Bernlöhr).

2.2 Atmospheric Cherenkov telescopes

The lateral distribution of the Cherenkov photon density depends somewhat on the atmo-
spheric profiles in its amplitude. However, the dependence on the distance from the shower
core - the extrapolation of the direction of the primary γ-ray - is essentially independent
of the atmospheric conditions. An example is shown in Fig. 5. At a γ-ray energy of 100
GeV about 1000 Cherenkov photons are produced in a 100m2 telescope. With a conver-
sion efficiency of 10% this results in ∼ 100 photoelectrons in the image. Given that the
total number of Cherenkov photons is about proportional to the primary γ-ray energy, this
determines the threshold energy of the telescope.

After successful initial experiments concerning CR air showers - what we call today the
CR background - in the 50ies in the UK [4] and in the USSR [5], the first dedicated γ-ray
observations were attempted in the Crimea by the Lebedev group from Moscow, following

図 2.10 ステレオ観測の概念図 ([14]より引用)。１つの空気シャワーが作るライトプールの中に複数台の IACTが
存在した場合にはステレオ観測が可能である。

9

Fig. 9 Projection of several images from within the light pool of an event into one camera plane in a
stereo system with four telescopes (from K. Bernlöhr).

energy resolution, the background rejection and the sensitivity are improved. In addition
this method allows the 3-dimensional reconstruction of the shower, including the height of
maximum particle number. The most advanced data analysis methods use 3-dimensional
modeling of the shower, no longer confining themselves to the use of the 2-dimensional
image parameters alone.

The second major step forwards in the stereoscopic observation mode is the suppression
of the above-mentioned local muons with a stereo trigger: they leave an image only in the
telescope concerned, but not in the other telescopes (unless the telescope light-gathering
power is so enormous that even a single charged particle can trigger an event from an
inter-telescope distance, a case which we will not discuss here). Therefore such events can
be almost completely eliminated (see Fig. 10). This is most important near the energy
threshold, where the shower images get weak and poorly defined. In other words, only
stereoscopic systems can reach the theoretical energy threshold derived from the mirror
size. Single telescopes are severely hampered by the muon background and must operate
significantly above their theoretical threshold.

Despite the small mirror sizes of its components, the HEGRA array became the most
sensitive VHE instrument of its kind. It could thus prove the promise of stereoscopy. Among
others, several Blazar-type extragalactic sources, like the active galactic nuclei Mrk 421 and
Mrk 501, discovered shortly before by the Whipple telescope, were confirmed or even mea-
sured with improved quality. The γ-ray emission of the young Galactic Supernova Remnant
Cassiopeia A was discovered in a series of deep observations over a period of 232 hours,
and an unidentified VHE γ-ray source in the Cygnus region was detected; its astrophysical
origin is subject of discussion to this day. In spite of these important results the HEGRA
array was not large enough to see more than the “eight-thousanders” of the VHE range. Its
scan of the Galactic scan revealed no new source and was in this sense not successful. The
other existing instruments of the time - the Japanese-Australian CANGAROO I telescope

図 2.11 ステレオ観測により得られる像 ([14]より引用)。１つのシャワー４台の IACTを用いて単一のシャワーを
観測することで高エネルギー粒子の到来方向を再構成している。
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904 F. Aharonian et al.: Observations of the Crab nebula with HESS

Table 2. Selection cuts optimised for various purposes, as described in the text. Cuts are applied on MRSW and MRSL, as well as on the distance (θ)
from the reconstructed shower position to the source. A minimum of two telescopes passing the per-telescope cuts, on image amplitude and distance
from the centre of the field of view, are also required. Standard cuts, as well as hard, loose and extended cuts, as described in the text, are listed.

Configuration MRSL MRSL MRSW MRSW θ2cut Image Amp. Distance
Min. Max. Min. Max. Max. Min. Max.

(degrees2) (p.e.) (◦)
Standard –2.0 2.0 –2.0 0.9 0.0125 80 2.0

Hard –2.0 2.0 –2.0 0.7 0.01 200 2.0
Loose –2.0 2.0 –2.0 1.2 0.04 40 2.0

Extended –2.0 2.0 –2.0 0.9 0.16 80 2.0

22θ (degree  )
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Fig. 6. Distribution of excess events in θ2 for the complete Crab data
set, after event selection and background subtraction. The Monte Carlo
derived point-spread function described in Eq. (1) is also shown, nor-
malised to the excess distribution. The vertical lines denote the θ2 se-
lection cuts listed in Table 2.

function (PSF). This function can be approximated by the sum
of two, one-dimensional Gaussian functions:

PSF = A

⎛
⎜⎜⎜⎜⎝exp

⎛
⎜⎜⎜⎜⎝
−θ2
2σ2

1

⎞
⎟⎟⎟⎟⎠ + Arel exp

⎛
⎜⎜⎜⎜⎝
−θ2
2σ2

2

⎞
⎟⎟⎟⎟⎠
⎞
⎟⎟⎟⎟⎠ · (1)

This function is fitted to the θ2 distribution for simulated
Monte Carlo γ-rays. For simulations at 50◦ zenith angle the stan-
dard deviation parameters σ1 and σ2 are 0.046◦ and 0.12◦ re-
spectively. The relative amplitude of the second Gaussian, Arel is
0.15, while the absolute amplitude (A) is proportional to the
number of events in the fit. The 68% containment radius for
50◦ zenith angle is 0.12◦, while that for 10◦ zenith angle is 0.10◦.
The point-spread function is shown in Fig. 6 with the amplitude
parameter (A) fit to the Crab nebula data. The χ2/d.o.f. of this fit
is 53/29.

The position of the centre of the Cherenkov light pool, which
corresponds to the projected impact point of the original particle
track on the ground, can also be reconstructed by intersecting
shower axes, projected into the plane perpendicular to the system
observing direction. It is vital to reconstruct this position in order
to accurately measure the amount of light originally emitted by
the shower and thus the shower energy. The rms error on the
reconstructed impact parameter, which is the projected distance
of the extrapolated shower track to a telescope, for Monte Carlo
simulations is less than 10 m for events falling within 200 m of
the centre of the array.

4.3. Scaled parameter analysis

The mean scaled width method, similar to that used by the
HEGRA collaboration (Daum et al. 1997), is used to classify

images as either γ-ray like or hadron like, in order to re-
ject non γ-ray background events. The main difference to the
HEGRA method is in the definition of the scaled parameter
itself, in the HEGRA case this is defined as psc = p/⟨p⟩.
A lookup table is used to predict the mean width and length for
a γ-ray as a function of the amplitude of the shower image in
the camera and impact parameter. Then the value for a particular
event (p) can be compared with the expected value ⟨p⟩ according
to the formula:

psc = (p − ⟨p⟩)/σp. (2)

The mean value ⟨p⟩ and the scatter σp for an event vary with the
image amplitude and impact distance, as well as the zenith an-
gle. Lookup tables are generated for 13 zenith angles (Z) from 0◦
to 70◦, based on Monte Carlo simulations. The true impact pa-
rameter of the simulated shower is used in filling the table.

When analysing real data, the reconstructed impact param-
eter is used along with the image amplitude for each telescope
image to find ⟨p⟩ and σp in the lookup table. Linear interpola-
tion (in cos (Z)) between the two nearest simulated values is then
done to find the correct value for a particular observation zenith
angle. The mean reduced scaled width (MRSW) and the mean
reduced scaled length (MRSL) are then calculated by averaging
over the telescope images passing the image amplitude selection
cut for each event: MRSW =

(∑
tel psc

)
/Ntel.

Figure 7a shows a comparison between the MRSW from
Monte Carlo simulations of protons and γ-rays and from real
data at a zenith angle of 50◦. It can be seen that the data (be-
fore selection cuts) correspond well to Monte Carlo simulated
protons, as expected, while there is good separation between
the data and Monte Carlo simulated γ-rays, which are chosen
to have a photon index (Γ) of 2.59, similar to that previously
measured for the Crab nebula (Aharonian et al. 2000).

4.4. Selection cuts

Selection cuts on the mean scaled parameters, image intensity
and θ2 are simultaneously optimized to maximise the detec-
tion significance (σ, as defined by Li & Ma (1983)) for sources
with typical fluxes and energy spectra. The optimisation popula-
tion consists of a mixture of γ-ray simulations (selected to give
the desired flux and spectrum for optimisation) and real back-
ground data. In the presence of background, the significance
achieved for a given source increases with the square root of
the observation time; instrument performance is therefore char-
acterised by σ/

√
t (h−1). The optimised cuts yield the maximum

σ/
√

t (h−1) for a source of that type. It should be noted that the
optimum selection cuts in any analysis depend on the energy
spectrum of the Monte Carlo simulations used in the optimisa-
tion procedure, and it may be necessary to optimise selection

図 2.12 全天で最も明るい TeV ガンマ線源であるカニ星雲を HESS 望遠鏡を用いて観測した際に得られる θ2 プ
ロットをモンテカルロシミュレーションを用いて見積もった結果 ([17] より引用)。横軸は θ2 値を、縦軸は全事象
数でされた事象数を表す。ガンマ–ハドロン分類を行い、バックグラウンドを差し引いた値を表示している。ガンマ
線源を観測した際にはこのように θ2 値が 0に近い場所で事象数のピークを迎える。
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第 3章

チェレンコフ望遠鏡アレイ計画

チェレンコフ望遠鏡アレイ (Cherenkov Telescope Array, CTA)計画とは世界最大規模の超高エネルギーガンマ線望
遠鏡を設置する計画であり、既存の IACTと比較して一桁以上の感度向上を目標とする国際共同研究である。この章で
は CTA計画の概要、及び CTA計画で建設が予定されており本論文に深く関係する大口径望遠鏡に関して述べる。

3.1 CTA計画概要
CTA 計画の概念図を図 3.1 に示す。本計画の最大の特徴は観測可能領域を広げるために異なる３つの口径を持つ

IACTを建設することにある。数十 GeV程度の比較的低いエネルギーを持つ VHEガンマ線が地球へと到来した場合、
到来ガンマ線により生み出される空気シャワーは小さくなるため、放射されるチェレンコフ光の光子数も減少する。
よってこのような VHEガンマ線を IACTを用いて捉えるためには少ない光子が検出できる必要があるため、大口径の
望遠鏡を用意してカメラに入射する光量を増やしている。逆に数百 TeV 程度の高いエネルギーを持つ VHE ガンマ線
の場合は光量は十分であるが、到来頻度がべき乗で減少するために望遠鏡の数を増やしてライトプールの中に入る確率
を上げる必要がある。そこで CTA 計画では図 3.2 に示されるように複数のタイプの IACT を建設する。それぞれ大

図 3.1 CTA計画の概念図 ([18]より引用)。異なる口径を持つ３種の望遠鏡群で構成される。
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Large Size Telescope
24 m

Medium Size Telescope
12 m

Small Size Telescope
4 m

図 3.2 CTA計画で建設が予定されている望遠鏡群 ([18]の図を一部改変)。口径の異なる３種の望遠鏡を用いるこ
とで観測可能なエネルギー帯を広げる。

口径望遠鏡 (Large Size Telescope, LST)、中口径望遠鏡 (Medium Size Telescope, MST)、小口径望遠鏡 (Smal Size
Telescope, SST)と呼称する。これらの望遠鏡が持つ性能は表 3.1に示した。
また CTA計画では全天での VHEガンマ線観測を行うために北半球、南半球それぞれに観測サイトを設置する。設
置場所は大気の揺らぎが少なく観測に適した土地が選ばれており、北サイトはカナリア諸島に位置するスペイン領 La
Palma島、南サイトは南米チリの Paranalである。図 3.3には地図上での観測サイトの位置を示した。また各サイトで
の望遠鏡配置案は図 3.4に記載している。
以上の特徴と各望遠鏡に搭載する各観測機器のアップデートを行うことで、CTA 計画は性能に関する以下の目標を
達成する予定である。

• 既存の IACTに対し 10倍以上の感度向上
• 観測可能エネルギー帯の 20 GeV –100 TeVへの拡大 (図 3.5を参照)
• ３倍以上の角度分解能向上
現行の IACTの角度分解能である６分角から１–２分角程度の分解能達成を目指す。この値は X線望遠鏡とほぼ
同等の分解能であり、銀河系内の天体に対してより詳細なMorphologyの研究が可能となる。

• 10秒スケールの時間分解能の獲得
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表 3.1 CTA計画で設置が予定されている各望遠鏡群のパラメータ ([18]より引用)。主鏡の大きさにより観測エネ
ルギー範囲が異なる。小口径望遠鏡には 3種類の光学デザインが存在するがここではまとめて記載した。

大口径望遠鏡 (LST) 中口径望遠鏡 (MST) 小口径望遠鏡 (SST)

主鏡直径 [m] 23 12 4
焦点距離 [m] 28 16 2.15 – 5.6
有効面積 [m2] 368 > 88 6 – 6.47
視野 [◦] 4.5 > 7 9.1 – 9.6

単一鏡 Davies-Cotton
鏡面形状 単一鏡放物面 単一鏡 Davies-Cotton 又は

二枚鏡 Schwarzschild-Coude
観測エネルギー範囲 20 GeV–10 TeV 100 GeV–10 TeV 数 TeV–100 TeV

図 3.3 CTA計画での観測サイト建設予定地 ([18]より引用)。全天を観測するために北半球、南半球の２箇所に建
設される予定である。

図 3.4 CTA計画でで予定されている望遠鏡配置図 ([18]より引用)。左の図は北サイトである La Palma島での配
置案であり、右図は南サイト Paranal での配置案である。南サイトでは主に天の川銀河系内の観測が行われる予定
であるため SSTが多数配置される。
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図 3.5 CTA計画の目標感度曲線 ([15]より引用)。横軸が入射光子のエネルギーを、縦軸が入射フラックスに対し
エネルギーをかけた値を表している。MAGIC、HESS、VERITAS及び CTAといった IACTは 50時間の観測を
仮定している。既存の望遠鏡群と比べ、CTA計画は TeV領域において一桁以上の感度向上が目標となっている。

MAGIC望遠鏡により２–３分の時間スケールで変動する活動銀河核が観測されている。
• 1000天体以上の新たなガンマ線源の発見
現状発見されている VHEガンマ線源は 100天体程度である。これに対して CTAが完成すると銀河系内だけで
も 1000天体、系外では 300–500程度の天体が新たに発見される見込みである。

3.2 大口径望遠鏡
以下では本研究に大きく関連する LST(図 3.2の左上に対応)に関して述べる。
LSTは CTA計画の中でも低エネルギー領域の観測を担当しており、高反射率、高集光効率、高光検出精度を要求さ
れる。またそれに伴い背景光成分も増大するため、観測されたチェレンコフ光は 3 ns という非常に短い時間幅で解析
される。また同時性を集光されたチェレンコフ光の同時性を保つため、主鏡全体としては放物面となっている。これは
放物面上のいずれの点も焦点との距離が等しいことを利用している。LST はガンマ線バーストのような突発現象を捉
えるために 20秒で 180度回転できる高速駆動システムを採用しており、それに伴い構造体には軽量化のためにカーボ
ンファイバーチューブが用いられ、総重量を 100トン程度に抑えている。

3.2.1 光学系

LST の主鏡は低エネルギーのガンマ線を捉えるために 23 m となっており、このような巨大な単一鏡を製造するの
は非常に難しい。そこで LSTでは放物面を 198枚の球面分割鏡を用いて再現する。図 3.6には分割鏡の配置案を示し
た。カメラの受光素子としては微弱な光を捉えるために光電子増倍管が用いられている。搭載予定の光電子増倍管の写
真は図 3.7に示した。この光電子増倍管は静岡県浜松市にある浜松ホトニクスと共同開発が行なわれており、図 3.8に
示す通りチェレンコフ光に対応する波長帯で 40% を超える高い量子効率を持つ。この光電子増倍管の直径は 50 mm
であり、この値がカメラの１ピクセルに対応する。LST１台に対し光電子増倍管を 1855本使用し焦点面カメラを構成
している。
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2. Design and prototyping 2.1 Design

(a) Side view (b) Front section

Figure 2.25 – Camera Locking System.

surface is made of segmented Mirror Facets and each facet is actively aligned with Actuators, which is
called the Active Mirror Control system.

Mirror Facets

The 23 m diameter reflector of LST is a segmented mirror consisting of hexagonal facets that measure
1510 mm flat to flat. The Mirror Facets are mounted in the nodes of the telescope Dish. They are
arranged according to the obtained characterization of each Mirror (i.e. focal length and PSF ) following
the parabolic profile of the Dish. In fact, each Facet has a spherical profile with a specific focal length
that depends on its position in the reflective surface. In total the Dish surface can accommodate 207
reflective units. However, six segments at the edge of the Dish (four in the sides and two in the centre
of bottom) are found to be interfered with the space frame of the mechanical structure and two facets on
the side of bottom are not considered for having a more symmetric configuration18. In addition, the facet
at the centre of the reflector will not be installed because that part falls under the shadow of the Camera.
Instead, this space is left free for the calibration devices. 198 Mirror Facets can be installed with the
configuration shown in figure 2.26. The total effective reflective area taking into account the shadows
of the mechanical structures (e.g. the photo-sensors Camera, Mast, etc.) is about 368 m2. The basic

Figure 2.26 – The arrangement of 198 Mirrors on the Dish space-frame structure. The hole at the centre is necessary for
the installation of the calibration devices, such as the Optical Axis Reference Laser, the Star-guider camera and the camera
for the PSF monitoring.

18The difference between the configuration with and without these two Mirrors is negligible and compliant with the requirements.
In one case, the reflective area is 4 m2 bigger. In the other one the PSF is slightly better.

CTA Construction Project
LST-TDR

Page 27 of 231 LST-TDR/140408 | v.3.0 | 02 March 2016

図 3.6 LST放物面上に配置される分割鏡 ([19]より引用)。１台の LSTに対し 198枚の球面分割鏡を用いて放物面を実現する。
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(5) アフターパルス 

 

PMTで検出した光の信号パルスの後に疑似的なパルスが現れることがあり、これをアフ

ターパルスという。アフターパルスには速い成分（信号パルス後数ナノ秒～）と遅い成分

（数マイクロ秒～）がある。速い成分の原因は第１ダイノードで反射して戻った電子が再

びダイノード部で増倍されて出力されることや、PMT内部の微弱発光からの成分などであ

る。また遅い成分の原因は、PMT内部の残留ガスがイオン化され、正イオンが光電面に到

達して多数の光電子を発生させるというものである。[7] 

 

 

3.1.3 性能 

 

LST初号機に搭載される PMT（図 3.2）は浜松ホトニクス社製 R11920であり、LSTに要

求される量子効率 32%に対してピーク値で平均 41%という高い水準で要求値を満たした PMT

である。これには光電面にスーパーバイアルカリを使用し、さらに光電面を球形かつすり

ガラス状にすることによって、光電面に当たった光が散乱され再び光電面に当たる確率を

上昇させる工夫が施されている。 

また量子効率は光の波長に依存するため、CTAで観測するチェレンコフ光の波長域に感

度をもった PMTが必要であるが、海抜 2kmでのガンマ線シャワーからのチェレンコフ光に

対する量子効率は約 30%を達成している（図 3.3）。加えて、アフターパルス発生率要求値

の 0.02%以下が達成されている。 

 

 

図 3.2 浜松ホトニクス製 R11920 PMT 

 
図 3.7 LSTに搭載される光電子増倍管 ([20]より引用)。量子効率は 40%程度と非常に高い。
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図 3.8 ６本の光電子増倍管が持つ量子効率 ([15] より引用)。横軸は波長を表し、縦軸は量子効率を表す。紫外及
び青色の領域で量子効率がピークとなっている。
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図 3.9 CTA大口径望遠鏡に搭載される球面分割鏡 ([21]より引用)。形状は対辺が 1.51mの六角形であり、56 m
程度の曲率半径を持つ。

2.3 LST 用分割球面鏡
LSTに用いられる分割鏡は、対辺間の距離が 1.51 mの六角形の形をした球面鏡である (図

2.16)。六角形の頂点の一つは 2.2.2 で述べたように AMC のために取り付ける CMOS カメ
ラ用に頂点から約 10 cm の三角形の形で切り取られている。また、分割鏡の裏面には AMC
アクチュエータを取り付けるために三つのパッドが付いていて、図 2.17下図をみてわかるよ
うにパッドの中央部分には 2mm の穴があけられている。

LST 一台あたり 198 枚の分割鏡が使われ、CTA 計画全体で 8 台の LST が建設される予
定であり、生産する分割鏡の総枚数は約 1600 枚にも及ぶ。この 1600 枚の分割鏡のほとん
ど全てを日本が生産する。これは、これまでの鏡製作における日本の実績と、これほどまで
に大きく品質の高い鏡を作る技術が日本にしかないからである。CTA-Japan では、茨城県
つくばみらい市の三光精衡所との共同開発で製作を進めている。分割鏡はこれまでに約 40
枚ほどの生産が完了しており、現在は大量生産の第一弾にあたる 90 枚を生産中である。

図 2.16: 分割鏡：表面 図 2.17: 分割鏡：裏面 [19]
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図 3.10 分割鏡の背面 ([22]より引用)。後述する AMCを取り付けるために３つのパッドが取り付けてある。

3.2.2 球面分割鏡

LST に搭載予定である球面分割鏡はすべて日本で製造が行われており、茨城県つくばみらい市にある三光精衡所と
提携して共同開発が行なわれている。分割鏡の実際の写真を図 3.9 及び図 3.10 に示す。分割鏡は対辺が 1.51 m の正
六角形の構造をしており、下部にはカメラを取り付けるための切れ込みが入っている。このカメラは分割鏡の向いてい
る方向を把握するために搭載される予定であり、次節で述べる分割鏡方向制御システムで用いられる。
分割鏡の構成及び製造法を図 3.11 に示す。LST 用の分割鏡製造に用いられているのは cold stump と呼ばれる手法
である。この手法はMoldと呼ばれる曲率を持った型に対しアルミハニカムをガラスシートで挟んだサンドイッチ状の
構造体を上から押し付けて曲率を記録させる手法である。現在製造に用いられているMoldは６つ存在し、それぞれ異
なる曲率を持っている。分割鏡の鏡面コーティングに用いられているのは図 3.12に示したスパッタリングと呼ばれる
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図 3.11 分割鏡製造に用いられる cold stump製法 ([15]より引用)。Moldと呼ばれる曲率を持った型に対し、アル
ミハニカムをガラスシートで挟んだサンドイッチ状の構造体を１トンの重りを用いて押し付け２時間程度放置する。
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ਤ ॴʹ͋ΔεύολϦϯά૷ஔͱͦͷ໛ࣜਤ図ߧਫ਼ޫࡾ 3.12 スパッタリングの概念図 ([23]より引用)。左の写真は実際に製造に用いられているスパッタリング装置である。

手法である。スパッタリング法とはチェンバーの中にコーティング材料である金属薄膜を用意し、高電圧をかけてチェ
ンバー内に充満した希ガスや窒素ガス等をイオン化させ薄膜へと衝突させる。この衝突により薄膜の原子が飛び出して
コーティング対象へと貼り付き、美しい鏡面を作ることができる。LST用分割鏡には Cr層, Al層, SiO2 層, HfO2 層,
SiO2 層の５層コーティングが施されている。

LST用分割鏡に要求される仕様を以下にまとめる。

• 対辺 1510 ± 2 mmとなる六角形の球面鏡であること
• 下部にカメラ取り付け用の切れ込みを持つこと
• 有効反射面を 1.95 m2 以上有すること
• 厚さが 73 ± 2 mmであること
• 防水性は JIS規格で定められている IP67に準拠していること
粉塵が内部に侵入せず、水深 1 mの中に 30分浸漬しても有害な影響を受けないことが条件となる。

• 総重量が 50 kgw以下であること
実際の総重量は 45 kgwである

• 焦点距離が 28 m – 29.2 mの間に収まること
図 3.14を参照。
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図 3.13 LST放物面上での分割鏡の光軸からの距離と焦点距離との間の関係。分割鏡を設置する位置が離れていく
ほど、分割鏡が持つべき焦点距離が長くなっていくことが分かる。

• 300 nm – 600 nmの波長帯で反射率が 80%以上となること
• 結像性能の基準として平行光を入射した際の反射像の光量 80% が入る円の直径を D80 として定義し、D80 が
カメラピクセルの 1/3 (16.7 mm)以下となること

このうち焦点距離に関しては、放物面上で各点が持つ曲率半径に対応する焦点距離を持つ球面分割鏡を搭載することが
重要である。図 3.13は LST光軸との距離と搭載するべき分割鏡の持つ焦点距離との間の関係を示したものであるが、
放物面の外側に設置される分割鏡ほど大きな焦点距離を持つ必要がある。また図 3.14には LSTを構成するのに必要な
分割鏡焦点距離の分布を示したものであるが、どの焦点距離の分割鏡もほぼ同数必要であることが分かる。

3.2.3 分割鏡方向制御システム (Active Mirror Control, AMC)

LST は直径 23 m の主鏡を持ち、総重量は 100 トンにもなる巨大な構造物である。そのため自重や風圧により分割
鏡が理想的な放物面より天頂角に依存してずれてしまう。このズレをモニタリングし、分割鏡を正しい方向へと向け
るシステムが分割鏡方向制御システム (Active Mirror Control, AMC) である。AMC は分割鏡下部に取り付けられた
CMOS カメラを用いて分割鏡のズレを検出し、背面に取り付けられたアクチュエータを用いて角度を調整する。この
角度調整の目標精度は 15 秒角であり、既存の IACT と比べてより高精度な光学系の構築を実現している。アクチュ
エータの写真は図 3.15に記載した。
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図 3.14 LSTに必要な分割鏡の焦点距離分布を示すヒストグラム。横軸は焦点距離を表し、縦軸は各ビンに入る分
割鏡の枚数を表す。ビン幅は 0.1 mに対応する。どの焦点距離の分割鏡もほぼ同数必要であることが分かる。

図 5.5: 2種類のアクチュエータと固定軸。(左) : 1軸フリー　 (右) : 2軸フリー　 (下) : 固定軸
　 1軸フリーのアクチュエータは図のコの字型プレートの上下方向のみ動くが、2軸フリーは上下
左右どの方向にも動かせる。これらを 1つずつ用いて分割鏡を支える。

図 5.6: (左) : 分割鏡を反射面の裏側から見た図。青丸に固定軸、各三角形の左頂点の丸に 1軸フ
リー、右頂点の丸に 2軸フリーのアクチュエータがそれぞれ取り付けられる。(右) : 支持構造に取
り付けられた分割鏡とアクチュエータ。ノットとチューブに固定されたインターフェースプレート
と呼ばれる金属板を介し、アクチュエータを支持構造に固定する。[26]

41

図 3.15 ２種のアクチュエータと固定軸 ([24]より引用)。
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日本国内での分割鏡の結像性能評価:2f法

LSTに用いられる球面分割鏡はその全てが国内で製造されており、分割鏡要求仕様の一部である焦点距離と D80の
評価には 2f法という実験法が用いられている。この章では 2f法の基本原理及び測定結果について述べる。また本章で
は基本的に幾何光学が成立すると仮定し議論を行うが、これらの基本的事項に関しては Aに示した。

4.1 球面鏡の焦点距離と曲率との間の関係
図 4.1 のように、R の曲率を持つ球面鏡に対し距離 a の位置から光を照射した場合を考える。このとき球面の法線
方向は曲率中心の方向と一致するため、光軸と光線との間の角度に対し以下の関係式が成立する。

α+ β = 2γ. (4.1)

また光軸からの距離 hは以下のように表される。

h ≃ a sinα ≃ b tanβ ≃ R tan γ. (4.2)

ここで h が R に対し十分小さい場合には sin θ ≃ θ, tanϕ ≃ ϕ と近似することができるため、α、β、γ は以下のよう
に表すことができる。

α ≃ h

a
, β ≃ h

b
, γ ≃ h

R
. (4.3)

a

b

O

R

� ��
h

光軸

光源位置 結像位置曲率中心

図 4.1 球面鏡に対し光を照射した場合の概念図。球面鏡と光源との間の距離を a、球面鏡と結像位置との距離を
b、球面鏡の曲率半径を R、光軸と鏡面上の光が当たる点との間の距離を hと表記している。式 4.4より、光線が光
軸の近くを通る際には曲率半径は焦点距離の２倍と近似することできる。
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1.51 m

直接測定

スクリーン

光軸

LED
2f (=56-58.4 m)分割鏡

center 120 cm-120 cm

1f
point

目視
カメラ撮影

-60cm center 60cm

図 4.2 2f 法の概念図 ([22] の図を一部改変)。式 4.4 より、2f の位置に置かれた光源より光を照射すると 2f の位
置に結像する。スクリーンを前後に動かしながら７点測定を行い、PSFが最小となる距離を球面分割鏡の曲率半径
と定義する。

よって式 4.3を式 4.2に代入すると、近軸近似が成立する場合の球面鏡の結像の式が得られる。

1

a
+

1

b
=

2

R
. (4.4)

また a → ∞の際には式 4.4は

b → R

2
(4.5)

となることから、球面鏡の曲率半径は焦点距離の２倍の距離と一致することが分かる。

4.2 2f法測定原理
分割鏡から焦点距離の２倍の距離 (2f)だけ離れた位置に点光源を設置した場合を考える。この時式 4.4に a = 2f =

Rを代入すると

b = R

となり、光源の位置と一致する。また理想的な鏡面を持つ球面鏡であれば結像した像の大きさは光源の大きさと一致す
るが、実際は鏡の結像性能に応じてある程度広がった像が得られる。このように本来点となるはずの像が広がって観測
された時、この広がり方を表す関数のことを点広がり関数と呼ぶ。この結果を利用して考案されたのが図 4.2で示され
ている 2f法である。
実際の 2f法の手順は以下の通りである。

1. LED光源より分割鏡に対し光を照射しスクリーンに像を映し出す。
2. スクリーンを前後させ像が最小となる点を見つけ出し、分割鏡とスクリーンとの間の距離を測定する。
3. CMOSカメラを用いて ONデータと OFF(光源の光を消した状態で撮像)データを記録し、像の光量 80%が入
る円の直径である D80を計算する。

4. スクリーンを ±20 cmだけ移動させ再度 ONデータと OFFデータを記録、D80の計算を行う。
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図 4.3 撮像データより青色の情報のみを取り出すイメージ図 ([28]より引用)。CMOSセンサーの各ピクセルの前
にはそれぞれ赤色、緑色、青色のみを透過するカラーフィルターが規則的に並んでいる。本来受光素子は色の情報を
持たないが、この機構により各色による入射光量の違いを読み取ることが可能となるため、写真は美しい色を持つ。

5. 3、4を７回繰り返す。
6. 横軸を球面分割鏡からの距離、縦軸を D80としてプロットし、双曲線関数でフィッティングを行う。
7. D80が最小となる距離を測定された分割鏡の曲率半径、最小の D80を分割鏡の結像性能として定義する。

曲率半径の半分の距離が球面鏡の焦点距離と一致するため、2f法は分割鏡の光学パラメータのうち焦点距離と D80の
２つを測定することが可能である。より具体的な解析手順に関しては次節で述べる。

4.3 解析の手順
CMOSカメラを用いた像の撮影

CMOSカメラを用いて撮像されたデータは raw形式で記録される。raw形式とは各受光素子に入射した光量を電気
信号に変換した ADC Countの値が記録されており、非可逆圧縮過程を経ないため撮影時の物理量を正しく記録できる
というメリットがある。raw 形式の画像は取り扱いに専用のソフトウェアが必要であるが、ここでは dcraw[25] 及び
ImageMagick[26]と呼ばれるソフトウェア群を用いた。dcrawは raw形式の画像を現像し、ImageMagickは現像され
た raw画像を FITS形式*1に変換する役割を持つ。

4.3.1 ベイヤー配列を用いた青色データの抽出

FITS ファイルに変換された画像を開くと、各ピクセルごとに大きく異なる値を持つことがわかる。これは CMOS
センサーの前部にはベイヤー配列に従ってカラーフィルターが設置されているためである。CMOS センサーの各ピク
セル前部にはそれぞれ赤色、緑色、青色のみを透過するカラーフィルターが 1:2:1の割合で規則的に並んでいる。本体
受光素子には入射光の色を判断する機構はないが、このフィルターを通すことにより光の三原色の光量割合を求めるこ
とができるため、様々な色を再現することができる。本論文で行われた実験では、図 4.3のようにチェレンコフ光に近
い波長を透過する青色フィルターに対応した受光素子の ADC Count値を抽出して解析を行った。

*1 Flexible Image Transport Systemの略称。天文学分野で最もよく用いられている画像形式であり、記録内容を容易に読み出すことが可能であ
る。本論文では用いることはないが、画像のピクセル数や観測天体の名前等のメタデータをヘッダファイルに記録できる特徴を持つ。より詳
しい説明は [27]を参照。
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400ピクセル

200
ピクセル

図 4.4 撮像データより最も ADC Count値が大きな点を中心として 2000ピクセル ×2000ピクセルの領域を抜き
出した図。各点の位置が各受光素子の位置を表し、色が記録された ADC Count 値に対応する。四隅に存在するオ
レンジ色で着色された鉤括弧型の領域は規格化定数を算出する際に用いる。

4.3.2 バックグラウンドの処理

撮像された ON データには分割鏡からの反射光以外の成分も同時に記録されているため、正確に分割鏡の結像性能
を評価するためには背景光成分を差し引く必要がある。そこで本論文で行われた実験では LED電源を offにして撮像
した OFF データを用いて背景光を取り除く方法を採用した。ON データと OFF データの引き算を行う前に、時間経
過による背景光の変化に対応し背景領域の明るさを正確に揃える必要がある。そのため図 4.4で示される鉤括弧型の領
域を反射光の寄与が全く無いと仮定し、領域内部の各点に於ける ADC Count 値 Ion,i, Ioff,i を用いて規格化定数 A を
以下のように定義した。

A =
1

M

M∑
i=1

Ion,i
Ioff,i

=

⟨
Ion
Ioff

⟩
(4.6)

この Aを用いることで、各点における反射光の光量 Ii は以下のように表される。

Ii = Ion,i −A ∗ Ioff,i (4.7)

式 4.6より規格化定数 Aは ONデータの入射光量と OFFデータの入射光量の比の平均値であり、撮影時間の違いによ
る背景成分の変化が存在した場合にはそれを是正するように値が増減するため、式 4.7は反射光成分のみを抽出してい
ることが分かる。

4.3.3 D80の計算

上記の過程を経て反射光成分のみとなったデータに対し、以下の４つの計算を行うことで D80を算出する。
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r

図 4.5 バックグラウンド処理が終了した画像から D80 を算出する際の概念図。像の重心を G, 及び解析領域の半
径を r100 としている。半径 r100 の円内部の光量の総和 Itot を算出した後、dS = 4πr2dr の微小シェル領域に含ま
れる光量を r を増加させながら足しあげていく。微小領域含まれるに光量の和

∫
dIdr が Itot の８割と一致する r

が D80に対応する円の半径となる。

1. 像の重心 rG = (xG, yG)を以下のように計算する。

xG =

N∑
i

Ii ∗ xi

xi
,

yG =

N∑
i

Ii ∗ yi
yi

.

ここで N とは ON - OFFを経た後の画像データが持つ全ピクセル数である。
2. rG を中心として全光量が十分入る円の半径を r100 とし、中心 rGで 半径 r100 を持つ円領域を解析領域として
定義する。本研究では r100 = 900pixelsとした。さらに解析領域内部の ADC Count値の総和 Itot を計算する。

3. 図 4.5のように dS = 4πr2dr となる微小シェル領域内部の ADC Count値の和 dI を計算する。
4. 全光量の 80%が入る円の半径 r80 を像の重心を中心とした∫ r80

0

dIdr = 0.8 ∗ Itot

の計算式より算出し、r80 を直径の長さに直したものを D80として定義する。

D80 = 2 ∗ r80. (4.8)

図 4.6は実際に 2f測定で得られた像の重心を中心とした光量分布を示した図である。

4.4 宇宙線研究所での 2f測定
具体的に宇宙線研究所で行った 2f測定に関して述べる。

4.4.1 実験に使用した器具

宇宙線研究所での 2f実験には以下のような器具を用いた。

光源
OptoSupply 社製の OSB5XNE3C1S を採用した。この LED は波長 470nm とチェレンコフ光の波長に近く、また
消費電力が 3Wと非常に大きいため 60m先の分割鏡にも十分な量の光を照射することができる。また光量の安定性を
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図 4.6 実際の 2f測定で得られた結果。黒点の x軸は像の重心からの距離 (単位はピクセル)に、y 軸は対応する微
小シェル領域内部の ADC Countの和に対応している。また黄色線の y 軸は xの値を半径に持つ円領域で積分した
際の Itot との割合を示している。黄色線の値が 80 %となる際の xの値が r80 となる。

重視するためにストロベリー・リナックス社が製造している定電圧流 LEDドライブモジュール CC1000EHに接続し
ている。また LED光源からの放射領域を制限するために光源の 5cm前方に ϕ = 5 mmのコリメータを装着している。

記録媒体：カメラ及びレンズ
撮影用デジタルカメラとして Canon EOS 8000Dに望遠ズームレンズ EF-S55-250mm F4-5.6 IS STMを装着し、さ
らに光源からの光の直接的な入射を防ぐためにレンズフード ET-60 をセットしたものを使用した。EOS 8000D の搭
載する APS-Cサイズ CMOSイメージセンサーは 6000×4000の受光素子を持ち、ベイヤー配列を考慮しても 6× 106

ピクセルを 2f測定に利用できる。また本研究では iso感度は 100、f値は 6.3に固定して撮影に用いた。
EF-S55-250mm F4-5.6 IS STMはなるべく詳細に像を捉えるために f = 250mmで利用しており、これは撮影倍率

0.29倍の状態に対応する。より詳しい仕様に関しては [29]を参照。
また、上記のカメラを PCで管理、操作するために gPhoto2[30]というソフトウェアを用いた。このソフトウェアは
カメラの撮影のみならず、f値や iso感度シャッタースピードといった撮影に必要な設定をターミナルコマンドを用い
て変更、記録することができ、2f測定の高速化及び人為的ミスの軽減に貢献している。

スクリーン及びスクリーンフード
像を直接受けるスクリーンにはポリテトラフルオロエチレン (PTFE, 通称テフロン板) を用いた。PTFE は比較的安
価に手に入ることができ、白い、不透明、蛍光しないといった特徴を持つため本実験に適している。今回用いた PTFE
の寸法は縦 30 cm,横 30cm,厚さ 1 cmであり、像の全域をスクリーン上に映し出すことが可能である。また直立させ
るために下部を L字金具を用いて固定した。
さらに外界からの寄与を減らすために PTFE を覆う暗箱を設置した。この暗箱は安価で手に入り十分な強度を持つ
ダンボールを用いて作成されており、内部をつや消し黒のラッカースプレーで塗装することで反射を抑えている。

三脚及び連結器具
光源、カメラ及びスクリーンを固定するために用いた三脚を表 4.1に記載した。これらの三脚には移動を容易にする
ために下部にロック可能な車輪が取り付けてある。また本実験ではカメラの画角を固定するためにアルミ製レール及び
プラスチックバンドを用いて２つの三脚を連結した。宇宙線研究所でのセットアップではピクセル数と mm 間の変換
係数は以下となっている。

1 [mm] = 10.75 [pixel] . (4.9)
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表 4.1 実験に使用した三脚。

固定される機材 使用した三脚

光源 Q666C
カメラ SLIK Master III三段
スクリーン SLIK Pro 700 DX-III N

レーザー距離計
分割鏡と光源及びスクリーンとの間の距離計測は最も注意深く取り組まなければならない事柄である。そこで本実験
では BOSCH社のレーザー距離計である GLM 80[31]を採用した。この機材は 635 nmのレーザを照射することによ
り 0.05 m – 80 mの距離を 0.1 mm単位で測量することができ、測定精度は ±1.5 mmと分割鏡の曲率半径に対して無
視できるほど小さい。

4.4.2 測定結果

ここでは 2f 法で得られた結果に関して記述する。まず１枚に対し具体的な結果を述べた後、同一の分割鏡に対し複
数回の 2f測定を行った結果を示し、最後に得られた分割鏡の光学性能の分布をまとめる。

分割鏡１枚に対する結果の例
測定結果の一例として、2017 年 11 月 22 日に行われたシリアルナンバー 954 番の球面分割鏡に対する 2f 測定の
結果を図 4.7 に記載する。目視で像が最小となる点を定めた後、測定点を前後に 20 cm ずつ動かしながら 7 点の ON
データと OFFデータの撮影を行い、各点における D80を計算した。またその結果を元に双曲線関数でのフィッティン
グを行った。その結果シリアルナンバー 954番の分割鏡の光学性能は

f = 56.727/2 = 28.364 m,

D80(@2f) = 30.269 m

であることが分かった。

同一の分割鏡に対する複数回測定の結果
昨年度から本年度にかけてシリアルナンバー 74 番に対して行われた 2f 測定結果を表 4.2 に示す。分割鏡の光学性
能に経年変化が生じていないことを仮定すると、表 4.2より 2f測定は焦点距離を数 cm程度の精度で、D80をmm以
下の精度で評価が可能なことが分かる。得られた測定結果より、2f法の測定誤差を以下のように定義した。

σf = 0.0004× f,

σD80 = 0.007×D80. (4.10)

分割鏡 750枚に対する測定結果
実際に製造された LST用の分割鏡は 700枚以上存在する。ここでは 2f法で得られた分割鏡の光学性能分布を示す。
ここに記載した分割鏡は全て第 3に記載した要求仕様を満たしている。
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CenterCenter-20 cm Center+20 cm 

Center-60 cm 

Center-40 cm 

Center+60 cm 

Center+40 cm 

図 4.7 954 番に対して行われた 2f 測定の結果。各像の画像は上部に記載された点での撮像データを表しており、
中心のグラフは分割鏡との距離の変化による D80の移り変わりを示す。中心のグラフの横軸は像と分割鏡との距離
を、縦軸は各点で測定された D80を表しており、青色の破線は双曲線関数によるフィッティング結果を示している。

表 4.2 シリアルナンバー 74番に対し複数回の 2f測定を行った結果。下２行は平均値及び標準偏差を表している。
2f法は２つの光学性能に対して小さい誤差での評価可能であることが分かる。

測定日 D80(measured result) [mm] 焦点距離 (measured result) [m] D80(fitting) [mm] 焦点距離 (fitting) [m]

2016/06/02 27.35 27.94 27.68 27.94
2016/06/15 27.72 27.96 27.64 27.93
2016/07/07 27.53 27.96 27.85 27.95
2017/01/18 27.91 27.97 27.75 27.95
2017/10/30 27.53 27.95 27.77 27.95
平均値 27.61 27.96 27.74 27.94
標準偏差 0.19 0.01 0.07 0.01

4.5 まとめ
LST 用球面分割鏡の光学性能のうち、焦点距離及び D80 を評価するために 2f 法という測定法を用いた。この測定
法は分割鏡の結像性能を非常に良い精度で測定することが可能である。この測定法を用いてこれまで 700 枚以上の分
割鏡に対する性能評価が行われており、LSTの光学系性能評価を行う上での前提となっている。
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(a) 焦点距離 (b) D80

図 4.8 (a)750 枚の分割鏡の持つ焦点距離の分布。横軸が焦点距離を、縦軸が各ビンに入る分割鏡の枚数を意味す
る。またビン幅は 0.1 mに対応している。 (b)D80の分布。横軸が D80を、縦軸が各ビンに入る分割鏡の枚数を意
味する。またビン幅は 1 mmに対応している。
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第 5章

新たな結像性能評価:1f法

5.1 目的
LST初号機は 2018年夏に完成予定であり、それに先立ち 700枚以上の分割鏡が日本から CTA北サイトがある La

Palma島へと輸送された。日本国内からアフリカ大陸北西部に位置するカナリア諸島への船旅は２ヶ月以上にも渡り、
揺れによる荷物間の接触や温湿度の変化等により分割鏡の持つ光学性能が劣化する恐れがあるため分割鏡の抽出検査
を実施する必要がある。しかし La Palma島で分割鏡が保管されている倉庫は 40 m程度の奥行きしかなく、日本国内
で用いていた 2f法を実施することができないため新たな性能評価法を開発する必要が生じた。そこで本研究では新た
な結像性能評価法である 1f 法を考案し、実際に La Palma 島へと輸送された分割鏡のうち宇宙線研究所でも測定済で
あった 52枚に対して 1f測定を実施、輸送前後での光学性能の比較を行った。

5.2 1f法測定原理
前提として分割鏡の光学性能を評価するためには反射光を結像させて像の位置及び点広がり関数を測定する必要があ
り、球面鏡の結像法則は式 4.4に従う。2f法では点光源を用いたために結像位置は b = R ∼ 60 mとなり実験に必要な
空間が非常に大きくなったが、a → ∞つまり平行光を入射することができれば b = R/2 = f となるためより近い位置
で結像させることができ、場所を選ばず測定を行うことができるようになる。
そこで 1f 法では図 5.1 に示すように測定したい分割鏡 (以下 mes. と呼称) とは別にもう１枚レファレンスとなる分
割鏡 (以下 ref. と呼称) を用意し、ref. の焦点距離の位置から点光源を用いて光を照射する。式 4.4 より焦点距離より
照射された光は平行光となるため、mes.の結像を 2f法よりも近い位置で測定することが可能となる。また得られた像
を記録し、D80 を計算する過程は第 4 章で述べたものと同一の手段を用いることができる。実際に光学性能を評価す
る場合は 2f法と同様に７点測定を行い、二次曲線フィッティングを行うことで像の最小位置を決定する。

1f法を用いて結像した像は ref.及び mes.の２枚の分割鏡を影響を受ける。分割鏡の点広がり関数が単一のガウス分
布で表現できると仮定すると、２枚の分割鏡で反射された光が作る像の強度分布は 2つのガウス分布の畳み込みとなる
はずである。点広がり関数がガウス分布である場合には D80と標準偏差 σ との間には∫ 2π

0

∫ D80
2

0

1

2πσ2
r exp

[
− r2

2σ2

]
drdθ = 0.8.

...

D80 = σ ∗ 2
√
2 ln 5 (5.1)

という定数倍の法則が成り立つため、1f 測定で得られる像の光量 80% が入る円の直径 D80obs. は以下のように表さ



44 第 5章 新たな結像性能評価:1f法

図 5.1 1f 実験の概念図。レファレンスとなる分割鏡に対し焦点距離の位置から光を照射することで平行光を作成
し、その光を測定対象の分割鏡に入射して結像させる。式 4.4より 2f法と比べ半分の距離で結像するため、本測定
は La Palma島で行うのに適している。

れる。

D802obs. =
√

D802ref. +D802mes.. (5.2)

よって複数の分割鏡による像の影響を最小限にするには、レファレンスとして用いる分割鏡はなるべく結像性能の良い
ものを用いる必要がある。

5.3 実験に使用した器具
本節では 1f 法で用いた器具に関して述べる。殆どの器具を日本から送ることにより同一の実験設備を再現すること
を目標としたため、光源及び記憶媒体、スクリーン、三脚は宇宙線研究所での測定と同一のものを使用した。スクリー
ンフード及び三脚間の連結器具に関しては荷物サイズの問題で輸送することが不可能であったため、現地への輸送、組
み立てが可能となるよう新たに開発を行った。

光源
宇宙線研究所で用いられている光源と同じ OptoSupply社製の OSB5XNE3C1Sを採用し、定電圧流 LEDドライブ
モジュール CC1000EHに接続した。コリメータも同様に ϕ = 5 mmとしている。

スクリーン及びスクリーンフード
スクリーンには宇宙線研究所と同様の 30 cm ×30 cm×1 cm にカットした PTFE を使用した。スクリーンフード
に関しては容易にパーツごとに分解が可能であり、再組み上げする際にも特別な器具を必要としない木材を使用した。
フード内部の柱部分には底面、側面及び上部を覆うのは 2 mmの合板を使用している。また LED光源以外からの光の
反射を抑えるために内部をつや消し黒のラッカースプレーで塗装した。図 5.2に実際に作成したフードの写真及びその
3D設計図を示す。

連結器具
La Palma島で手に入る複数の金属棒をボルト及びナットを用いて長さを固定し、三脚と金属棒との間を宇宙線研究
所と同様にプラスチックバンドを用いて固定した。連結された三脚を図 5.3に示す。
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(a) 写真 (b) 設計図

図 5.2 La Palma島での 1f測定のために開発したスクリーンフード。(a)は実物の写真であり、(b)はその 3D設計図を表す。

図 5.3 実際に三脚間に取り付けられた連結器具。カメラ用三脚とスクリーン用三脚との間を 2.7 mで固定している。

5.4 現地で行った実験
以上の器具を用いて La Palma島で行った実験に関して述べる。

5.4.1 スケールの決定

カメラとスクリーンとの間の距離が宇宙線研究所のセットアップから変更されたことに伴いカメラの画角も変更され
た。そのため 1f 測定を開始する前には画像上でのピクセル数と実際の距離との間の対応関係を確かめる必要がある。
そこで以下のような実験を行った。

1. カメラとスクリーンを三脚に固定する。
2. カメラをスクリーンの中央へと向け、写真を撮影する。
3. 撮影された画像を開き、スクリーン上に貼り付けられた巻尺より 5 cmが何ピクセルに対応するかを記録する。
4. 連結された三脚を前後左右に動かし、再度撮影及び解析を行う。

上記の過程を 30回繰り返し、画角がどのような分布を取るかを求めた。実験で実際に撮影された写真を図 5.4に、ピ
クセルと mmとの対応関係を読み取る例を図 5.5に示し、30回の測定結果をまとめたヒストグラムを図 5.6に示して
いる。
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図 5.4 スケールを決定する際に実際に撮像された写真のうちの１枚。スクリーンの右端に巻尺の一部が接着されている。

図 5.5 図 5.4 よりピクセル–mm 間の対応関係を求める例。黄色の文字で記載されている数字がピクセル数に
対応する。ベイヤー配列より青色の情報を持つ受光素子の数を考慮すると、この画像の対応関係は 1 mm =

12.0854 pixelであることが分かる。

図 5.6 図 5.5で示したスケールの読み取りを 30回繰り返した結果を示すヒストグラム。横軸は 1 mmが何ピクセ
ルに対応するかを示すスケールを、縦軸に各ビンに入るイベント数を示す。ビン幅は 0.04 [mm/pixels]である。
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表 5.1 光源及びスクリーン最適化のための試験測定に用いた分割鏡の持つ結像性能。D80 については焦点距離の
位置での大きさに再構成して記載している。

シリアルナンバー D80@f [mm] 焦点距離 [m]

485(ref.) 10.72 28.48
420 14.11 28.06
471 14.81 29.24
557 11.08 28.13
648 16.85 29.02

図 5.6のように微小に画角が変化しているのは三脚間の連結が不完全であり、ごくわずかであはあるがスクリーン及
びカメラ間の距離や角度が変化しているためである。そこで本測定の平均値及び標準偏差を用いて、ピクセル数と実際
の距離との間の対応関係を

1 [pixel] = 12.10± 0.05 [mm] . (5.3)

と定義した。以降の議論で mm単位を用いた場合にはピクセル単位で得られた計算結果を式 5.3を用いて mm単位へ
と変換している。

5.4.2 光源及びスクリーンの配置最適化

次に 1f 測定を行う上で重要となる光源とスクリーンの配置最適化を行った。1f 測定は分割鏡の焦点距離の都合上、
光源を２枚の分割鏡で挟むように配置する必要がある。このため光軸上に光源及びスクリーンを設置した場合にはこれ
らの器具は鏡面に影を作ってしまい分割鏡全体を評価することができなくなる。一方で光軸から距離を取り鏡面全域に
光を照射した場合にはザイデル収差の１つであるコマ収差の影響を受け、像が若干大きくなる可能性がある。そこで以
下の３つのセットアップを用いて複数枚の分割鏡に対し 1f測定を行い、測定される D80がどのように変化するかを調
べた。このとき１つの mes.及びセットアップに対し３回の測定を１セットとして測定したため、することにより同一
条件での値のふらつきも考慮に入れることができる。測定に用いた分割鏡の光学性能は表 5.1に示し、各セットアップ
の配置案を図 5.7に示す。

セットアップ案１
すべての機材を光軸上に配置するセットアップ案。コマ収差の影響は無くなるが、鏡面を覆い隠すために結像性能評
価が正しく行えない可能性がある。

セットアップ案２
スクリーンを光軸から 1 m 程度離して測定するセットアップ案。像がコマ収差の影響を受けて大きくなる可能性が
あるが、セットアップ１と比較すると光線を遮る障害物を減らすことができる。

セットアップ案３
スクリーンと光源の両方を光軸から１ m 離して配置するセットアップ案。セットアップ案２よりもコマ収差の影響
が大きくなるが、障害物による光線の遮蔽がないので正しく結像性能評価を行うことができる。
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図 5.7 比較対象となった３つの光源及びスクリーンの配置案。セットアップ案１はコマ収差の影響を減らすこと
ができる一方で鏡面に影を作ってしまう難点があり、セットアップ案３は逆にコマ収差の影響を受けるが鏡面全域
に光が当たるため正しく結像性能を比較することができる。セットアップ案２はそれらの中間の性質を持つ。光軸
から器具を離す際には 1.3 m離して設置した。

結果
測定結果を表 5.2 に示す。いずれの分割鏡に対する 1f 測定についても誤差の範囲で一致することが分かった。分割
鏡の焦点距離は 28 m程度なのに対し光源等の光軸との距離は 1 m程度であるから、光線と分割鏡の光軸との間の角度
は 1.3◦ 程度である。コマ収差の影響は鏡面の大きさに対応して大きくなるため、対辺 1.51 mの LST用分割鏡では影
響が出なかったことが分かる。この測定結果より、本研究では鏡面を覆い隠すことなく分割鏡に対して光を照射できる
セットアップ案３を採用した。

5.4.3 本測定

以上の結果を元にセットアップ案３を用いて 52枚の分割鏡に対する 1f測定を行い、得られた D80mes. 及び焦点距
離を 2f測定の結果と比較した。これらの分割鏡に対する 2f測定の結果は付録に記載する。レファレンスとして採用し
た分割鏡はシリアルナンバー 409番であり、光学性能は表 5.3に記載した。実際の測定の様子は図 5.8に示し、得られ
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表 5.2 光源及びスクリーンを各セットアップ案に従って配置した場合に測定された D80をまとめた表。同一セッ
トアップ案を用いて一枚の鏡に対し３回測定を行い、平均値及び標準偏差を算出した。

シリアルナンバー D80obs.(セットアップ案１) [mm] D80obs.(セットアップ案２) [mm] D80obs.(セットアップ案３) [mm]

420 15.61±0.10 15.44±0.10 15.66±0.26
471 18.58±0.25 18.42±0.10 18.47±0.19
557 15.87±0.11 15.57±0.11 14.00±0.34
648 21.06±0.09 20.62±0.10 19.96±0.35

図 5.8 La Palma島で行われた 1f測定の様子。

た像のうち１枚を例として図 5.9に示す。また以下では単一の分割鏡に対する結果を詳しく見たあと、全ての鏡に対す
る結果を示す。

表 5.3 レファレンスとして用いた鏡の光学性能。

シリアルナンバー D80@f [mm] 焦点距離 [m]

409 11.575 28.16

シリアルナンバー 679番に対する測定結果
1f測定の例としてシリアルナンバー 679番の結果を図 5.10に示す。1f法の測定対象となった分割鏡に対する 2f測
定の結果は表 B.2に記載してある。
二次曲線フィッティングにより D80obs. が最少となる点を焦点距離と定義するため、本測定で得られた光学性能は以
下のようになる。

f = 29.09± 0.02 [m],

D80obs. = 17.66± 0.27 [mm]. (5.4)
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図 5.9 1f測定で実際に得られた像。

図 5.10 679 番に対する 1f 測定の結果。各像の画像は上部に記載された点での撮像データを表しており、中心の
グラフは mes. との距離の変化による D80 の移り変わりを示す。中心のグラフの横軸は像と mes. との距離を、縦
軸は各点で測定された D80obs. を表しており、黄色の点線は二次曲線によるフィッティング結果を示している。距
離の誤差は器具の設置精度を考慮して 5 cmとし、D80の誤差は式 5.3で示した単位変換時の誤差を入れている。

また式 5.2より、mes.単体が持つ D80は

D80mes. = 13.34± 0.36 [mm] (5.5)

となる。2f測定の結果と比較すると焦点距離に関してはある程度の精度で値が一致しているが、D80は 1 mm程度異
なる値を取っている。この傾向が他の分割鏡測定の際にも表れているかを以下で確認する。

52枚の測定結果
分割鏡 52枚に対し 1f測定を行った結果得られた焦点距離、D80の分布を図 5.11及び 5.12に示す。以下では焦点
距離及び D80に関して別々に議論を行う。

焦点距離
図 5.11-(b)より、同一分割鏡に対する２種の測定間での焦点距離の違いは 0.02± 0.04 mm程度であり、２つの測定
間の値は誤差の範囲で一致する。よって本研究では La Palma 島への分割鏡の輸送による焦点距離の変化はないと結
論をつけた。
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(a) 散布図 (b) ヒストグラム

図 5.11 ２つの測定間での焦点距離の比較。(a)各点は一枚の分割鏡に対応しており、横軸は宇宙線研究所で 2f測
定を行った際の焦点距離を、縦軸は 1f測定で得られた焦点距離を表す。誤差棒はフィッティングによる誤差の成分
のみを加えている。赤色の点線は y = xに対応する。(b)横軸は宇宙線研究所での測定結果から 1f測定の結果を引
いた値を、縦軸は各ビンに入る分割鏡の枚数を示す。ビン幅は 0.02 mである。

(a) 散布図 (b) ヒストグラム

図 5.12 ２つの測定間での D80 の比較。(a) 各点は一枚の分割鏡に対応しており、横軸は宇宙線研究所で 2f 測定
を行った際の焦点距離を、縦軸は 1f測定で得られた焦点距離を表す。また誤差棒はフィッティングによる誤差の成
分のみを加えている。赤色の点線は y = xに対応する。(b)横軸は宇宙線研究所での測定結果から 1f測定の結果を
引いた値を、縦軸は各ビンに入る分割鏡の枚数を示す。ビン幅は 0.4 mmである。
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D80
図 5.12-(b)より２測定間の差は 10%程度である。また２測定の差分が正の方向に偏在しているが、この結果が輸送
により生じたものであるとすると船旅により結像性能が向上したという非現実的な結果となるため解析手法及び現地で
の測定に問題があったと考えられる。点光源より照射された光は ref. で反射されることにより平行光となるが、mes.
の鏡面全体を正しく評価するためにはこの平行光を正確に照射する必要がある。次章の冒頭で詳しく述べるが、分割鏡
の持つ結像性能は鏡面全体で一定ではなく、外側領域の持つ結像性能は中心領域より劣る。そのため分割鏡のアライン
メントが正確に行われていない場合にはこの領域に光が当たらず結像性能を過小評価してしまうことになる。よって今
後はこれらの寄与を見積もりより正しい誤差の評価を行うことや、光源が定常であることを用いて光量を用いた新たな
解析法を考案することが求められる。
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第 6章

二重混合ガウス分布を用いた新たな点広がり関
数の定義

6.1 目的
図 6.1はシリアルナンバー 680番に対する 2f測定で得られた像を x軸方向に射影し、得られた一次元ヒストグラム
に対しガウス関数を用いてフィッティングを行った結果である。

(a) フィッティング結果 (b) 残差プロット

図 6.1 (a)シリアルナンバー 680番の分割鏡の 2f測定で得られた像を x軸方向に射影した図。横軸は画像上での
位置を、縦軸は各点での ADC Count 値を表す。また赤線はガウス関数を用いてフィッティングを行った結果を示
している。(b)各点での値からフィッティング結果の値を引いた残差を示す図。中心部の残差が非常に大きくなって
いることが分かる。
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(a) 中心領域のみ暴露した状態 (b) 外側領域のみ暴露した状態

図 6.2 中心領域及び外側領域のみ暴露された分割鏡。この状態で 2f測定を行った。

6.2 新たな点広がり関数
6.2.1 分割鏡の持つ点広がり関数の局所性の確認

図 6.1より、像の裾の成分がガウス分布よりも広く分布していることは明らかである。このような光量分布は分割鏡
鏡面に結像性能が劣っている部分が存在していれば再現される。そこでまずはじめに以下の測定を行った。

分割鏡を２つの領域に分けた際の D80の変化
シリアルナンバー 520 番の分割鏡を図 6.2 のように２つの領域に分割した。遮光用のカバーは光を透過せずかつ加
工が容易な段ボールを用いている。中心に開けた穴は ϕ = 560 mmであり、これは分割鏡の面積 1.97 m2 をほぼ半分
に分割している。本測定ではこの２つの領域に対しそれぞれ 2f測定を行った。鏡面を分割していない状態での 2f測定
の結果を表 6.1に示し、分割した状態での測定結果を図 6.3に示す。

表 6.1 520番の分割鏡の光学性能。

シリアルナンバー D80@2f [mm] 焦点距離 [m]

520 19.86 28.50

２つの測定結果より明らかなように、外側領域の持つ結像性能は中心領域よりも大きく劣ることが分かる。分割鏡の
外側領域は六角形への整形や側面のアルミ取り付け、スパッタリング塗装等の影響が出やすいためにこのような結果が
でることが考えられる。焦点距離に関しては内側及び外側領域で大きな差は見られなかったが、これは分割鏡製造に用
いられる cold stump製法がガラスに対して一様に曲率を与えることに起因する。表 6.1で示すような鏡面全体を用い
た光学性能評価では、これらの寄与が全て平均化されて一つの結果を返している。そこで次節では分割鏡の持つ点広が
り関数を中心成分とハロー成分の２つに分けて記述することを考案した。
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(a) 中心領域のみ暴露した状態での 2f測定結果 (b) 外側領域のみ暴露した状態での 2f測定結果

図 6.3 図 6.2のように２つの領域に分けた状態での 2f測定結果。左側が中心領域を暴露した状態に対応し、右側
が外側領域を暴露した場合の結果に対応する。

6.2.2 二重混合ガウス分布

分割鏡の持つ結像性能が単一のガウス分布で表せる場合の点広がり関数は以下のようになる。

f(r;σ) =
1

2πσ2
r exp

[
− r2

2σ2

]
ここで像の光量分布は動径方向にのみ変化すると仮定し、距離 r の原点を像の光量重心にとっている。前節でも述べた
ように、球面鏡には結像性能が優れている部分と劣っている部分の２種が存在しているが、これらをメイン成分 fmain

とハロー成分 fhalo の２種に分割し、２つの分布の混合比を pとしてモデル化する。この場合に像が従う点広がり関数
は以下のように表される。

f(r; p, σmain, σhalo) = p× fmain(r;σmain) + (1− p)× fhalo(r;σhalo)

=
p

2πσ2
main

r exp

[
− r2

2σ2
main

]
+

1− p

2πσ2
halo

r exp

[
− r2

2σ2
halo

]
. (6.1)

２重混合ガウス関数の例を図 6.4に示す。このヒストグラムは正規分布 N(0, 1)に従う乱数と N(0, 3)に従う乱数を
7:3の割合で合計 10000個生成し、それらの分布を示したものである。N(0, 1)及び N(0, 3)の分布関数に対し高さ方
向を合わせた曲線をそれぞれ青色、緑色で記載しているが、関数系が明らかにヒストグラムの概形と異なる。そこで２
つのガウス関数を 7:3で混合した二重混合ガウス関数を

f(x) = α×
(
0.7× exp

[
−x2

2

]
+ 0.3× exp

[
− x2

2 ∗ 32

])
(6.2)

のように定義しヒストグラムへと重ね書きしたのが赤色の線に対応する。ここで α とは高さを調整する規格化定数定
数である。赤色の曲線は青色、緑色の曲線と比べ明らかにヒストグラムの形を再現できていることが分かる。このよう
に異なるガウス分布に従う乱数が一定の混合比で現れた場合に二重混合ガウス分布は現れ、本研究では２種の結像性能
を持つ分割鏡がこの例に対応する。
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図 6.4 二重混合ガウス分布の例。横軸は x の値を示し、縦軸は各ビンに入る乱数の数を示す。またビン幅は 0.1
としてある。青色及び緑色の線が単一のガウス関数を表し、赤色は式 6.2を元に αを調整した結果を示す。２つの
ガウス関数の混合比は 7:3としている。

6.3 フィッティング
式 6.1で定義した新たな点広がり関数を元に分割鏡の結像性能を評価するため、これまでの性能評価試験で得られた
像に対しフィッティングを行った。具体的な手順は以下に示す。

1. 得られた像を x軸方向及び y 軸方向に射影し、２つの１次元ヒストグラムを得る。
2. 各ヒストグラムに対し以下の関数を用いて最小二乗法フィッティングを行う。

f(x;α, µ1, σ1, µ2, σ2) = α× exp

[
− (x− µ1)

2

2σ2
1

]
+ (1− α)× exp

[
− (x− µ2)

2

2σ2
2

]
. (6.3)

ここで α, µ1, σ1, µ2, σ2 がフィッティングパラメータに相当する。
3. 得られたフィッティング結果を元に以下の２つのガウス関数を定義し、積分値を比較する。

g1(x;α, µ1, σ1) = α× exp

[
− (x− µ1)

2

2σ2
1

]
,

g2(x;α, µ2, σ2) = (1− α)× exp

[
− (x− µ2)

2

2σ2
2

]
.

得られた積分値の比が式 6.1の混合比の比率 p : 1− pに対応するため以下の等式が成立する。

(1− p)×
∫ ∞

0

g1(x;α, µ1, σ1)dx = p×
∫ ∞

0

g2(x;α, µ2, σ2)dx

4. 得られた p, σ1, σ2 を２つのヒストグラムの結果で二乗平均し、得られた値を p, σmain, σhalo とする。

ここで図 6.1との比較として、同様のヒストグラムに対し二重混合ガウス分布を用いたフィッティングを行った結果
を図 6.5に示す。このフィッティング結果より得られた各種パラメータは

p = 89.28± 0.08%,

σmain = 3.22± 0.11 mm,

σhalo = 13.15± 0.95 mm.

である。図 6.5-(b)より残差が明らかに減少していることが分かるため、このフィッティングは分割鏡の点広がり関数
をより正しく記述できていることが分かる。
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(a) フィッティング結果 (b) 残差プロット

図 6.5 図 6.1と同様の計算を二重混合ガウス分布を用いて行った結果。

6.4 フィッティングを用いた 2f測定の議論
以上の結果を元に本研究での測定対象である 52 枚の分割鏡の 2f 測定に対し、最小の D80 となった像に対して
フィッティングを行った。以下ではその結果を記す。p, σmain, σhalo の分布を示すヒストグラムを図 6.6 から 6.7 にか
けて示す。また図 6.8には混合比と σhalo との間の関係を示す散布図を記載した。図 6.8にはカメラピクセルサイズに
対応する光電子増倍管の直径 50 mm より何 % の光量が流出するかも同時に示した。混合比 p の値が大きくなると光
量の流出は急激に減少するが、これはそもそものハロー成分の存在量が減少することに起因する。この図より多くの分
割鏡が 1%程度の光量のロスを生むことが分かる。

6.5 実際に LSTに搭載する際の影響
本節では分割鏡の持つハロー成分が実際に LST へと搭載される場合にどのような影響を与えるかを議論する。図

3.13では LSTの光軸からの距離により理想配置された分割鏡の持つ焦点距離が変化することを述べたが、実際に光線
が入射した場合の光線と分割鏡の持つ光軸との間の角度も変化する。以下ではこの光線と光軸との間の角度を off-axis
角と呼ぶ。図 6.9は LSTに対し平行光が入射した場合の概念図であるが、反射光が焦点面カメラへと入るように分割
鏡の向きを調整するため外側に配置された分割鏡ほど off-axis角は大きくなる。そこで本研究ではこの off-axisが変化
した際にカメラへと入射する光量がどのように変化するかを調べた。

6.5.1 新たな指標である Cd50%の導入

[22]にて既に述べられているように、分割鏡の結像性能を評価するもう一つの指標として像の全光量のうち一定の直
径内部に入る光量の割合で定義された Constant Diameter(Cd)というものが存在する。簡単な例としては、D80が 33
mmの分割鏡が持つ Cd33は 80%である。LSTに搭載されるカメラの PMTの大きさは直径 50 mmであるから、以
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(a) σmain の分布 (b) σhalo の分布

図 6.6 (a)2f測定で得られた像に対し２重混合ガウス分布によるフィッティングを行い、得られた結果をまとめた
ヒストグラム。ビン幅は 0.1 mmとしてある。 (b)σhalo の分布を示すヒストグラム。ビン幅は 1 mmである。

図 6.7 ２つのガウス分布の混合比の分布を示すヒストグラム。ビン幅は 0.01としている。
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図 6.8 混合比と σhalo の関係を示した散布図。横軸が混合比、縦軸が σhalo を示す。４本の曲線は光電子増倍管直
径よりも外に分布する光量の割合を示しており、各線よりも上部にある点は光の流出量が曲線の示す量よりも多い
ことを意味する。

図 6.9 LST光軸に沿って平行光が入射した際の概念図。外側にある分割鏡ほど off-axis角は大きくなる。

下では LSTに実際に搭載する際のハローの影響を見積もる指標として、カメラの１ピクセルに入射する光量の割合で
ある Cd50を用いて議論を行う。
１ピクセルに入る光量を調べる理由としては以下のものが挙げられる。図 6.10はモンテカルロシミュレーションに
より得られた入射ガンマ線のエネルギーとイメージングパラメータの１つであるWidth との間の対応関係を示した二
次元ヒストグラムである。LST の観測領域である数十 GeV 程度の低エネルギーではWidth は 20 mm 程度となるた
め、１つのイベントは２、３個程度のピクセルにのみ光子が到達することになる。したがってハロー成分により周囲１
ピクセルの光電子増倍管にも光子が入射した場合にはWidthが倍のオーダーで変化してしまうため、ガンマ線イベント
をハドロンイベントであると謝って判断してしまう可能性が示唆される。よって本研究で分割鏡のハローの影響を調べ
ることで、LSTを稼働させた際の各イベントに対するガンマ線–ハドロン分類の精度を向上させることが可能である。
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図 6.10 モンテカルロシミュレーションにより求められたガンマ線のエネルギーとシャワーイメージのWidth の
関係。横軸は入射するガンマ線の真のエネルギーを、縦軸は入射したガンマ線によるイベントで得られたシャワー
イメージのWidthを意味する。

6.5.2 光線追尾シミュレーション

以下では光線追尾シミュレーションを用いて分割鏡及びカメラを再現し、off-axisの変化による Cd50がどのように
変動を調べた。

光線追尾シミュレータ ROBAST
本研究では光線追尾シミュレータとして ROOT-BAsed Simulator for ray Tracing(ROBAST, [32]参照)と呼ばれるソ
フトウェアを用いた。ROBASTとは名古屋大学の奥村氏により開発された光線追尾計算ソフトウェアであり、ROOT
のジオメトリーライブラリを用いることで自由度の高い光学系を計算機上で再現することが可能である。
以下ではシミュレーションで再現した状況に関して述べる。異なる２種の点広がり関数を持つ２枚の分割鏡に対して
平行光を入射し、その後焦点距離の位置に設置したカメラを用いて分割鏡の作る像を記録、Cd50の値を求めた。この
動作を off-axis角を変化させながら複数回行い、Cd50がどのように変動するのかを調べた。

分割鏡
形状は球面と正六角形の論理積を用いることで曲率を持つ分割鏡を再現した。結像性能に関しては、単一のガウス分
布を点広がり関数に持つ分割鏡１と二重混合ガウス分布を点広がり関数に持つ分割鏡２の２つを用意した。ここで分割
鏡２が持つ結像性能は典型的な値として表 6.2に示した値を入力し、分割鏡１に関しては式??の式で示した D80′ と同
様の D80を持つように調整した。
分割鏡の焦点距離に関しては off-axis角の変化に伴い変化させた。図 6.11は LSTの光軸からの距離と off-axis角と
の関係を示している。図 3.13でも述べた通り光軸からの距離と理想配置された分割鏡の持つ焦点距離には一対一の関
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表 6.2 シミュレーション上で定義した分割鏡の結像性能。

σmain [mm] σhalo [mm] Mixing ratio D80@f [mm]

分割鏡１ - - - 15.34
分割鏡２ 3.815 13.57 0.9062 15.34

図 6.11 LST の光軸からの距離と光線と分割鏡の光軸間の角度の関係。LST の外側にいくほど off-axis 角は大き
くなることが分かる。

図 6.12 ROOTのジオメトリーライブラリを用いて再現された分割鏡。

係があるため、これらの関係に従って焦点距離を変化させながら計算を行った。

6.5.3 結果

シミュレーションにより再現された分割鏡を図 6.12に示し、光線追尾シミュレーションの様子を図 6.13及び図 6.14
に示す。また off-axis角に対する Cd50の変化をまとめたグラフを図 6.15に示した。

off-axis角が大きくなるに従ってどちらの分割鏡の Cd50も低下しているが、これはコマ収差により光線の集光率が
低下したことに起因する。二重混合ガウス分布を点広がり関数として持つ分割鏡２は off-axis角が小さい状態でも分割
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図 6.13 ROBASTを用いて実際に光線追尾シミュレーションを行っている様子。θ = 5◦ の角度より平行光を入射
し、集光した光を画面手前のカメラで記録している。

(a) 分割鏡１ (b) 分割鏡２

図 6.14 off-axis 角が 8 度となる位置より平行光を入射した際のシミュレーション結果。(a) は分割鏡１の結果を
表し、(b)は分割鏡１の結果をを表す。また黒円はカメラピクセルサイズを表している。
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図 6.15 off-axis 角を変化させた場合の Cd50 の変化。青点が分割鏡１に、赤点が分割鏡２に対応する。横軸は
off-axisを、縦軸は Cd50を表している。

鏡１に比べ Cd50が劣っているが、これこそがハロー成分を持つ分割鏡の特徴であり、光量分布が広がっているため１
ピクセル内に入射する光量は若干低下することが分かる。また off-axis角を大きくしていくと分割鏡２の方が Cd50の
減少量が多いが、これは像の拡大に伴いハロー成分がメイン成分よりも早く１ピクセルの幅よりも遠くへと離れていく
ためである。分割鏡１の作る像はこのような裾の広い分布を持たないために光の流出量が少ない。よって 10% 程度
のハロー成分を持つ典型的な LST用分割鏡は、分割鏡の設置位置に依存するが、焦点面カメラの１ピクセルに入る光
量が 2% 低下することが分かった。特に off-axis 角の大きくなる外周部の分割鏡ではこの影響が大きくなることがわ
かった。

6.6 まとめ
分割鏡が作る像がガウス分布よりも裾の広い分布出会ったため、点広がり関数としてメイン成分とハロー成分の２つ
の分布の重ね合わせである二重混合ガウス分布を新たに考案した。この分布を用いたフィッティングでは単一ガウス分
布を仮定しフィッティングを行った場合よりも残差が少なくなる。このフィッティングより分割鏡を LSTへと搭載し
た場合には 1-2%程度の光量のロスがあることが分かった。またハロー成分を持つ分割鏡の LSTに与える影響を光線
追尾シミュレーションを用いて計算し、外側に配置される分割鏡ほどハロー成分による光量の流出が大きくなることが
わかった。
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第 7章

まとめと今後の展望

La Palma 島でも行うことのできる新たな光学性能評価法である 1f 法を考案した。この 1f 法を La Palma 島へと輸
送された分割鏡のうち 52枚に対し行い、輸送の前後で焦点距離の変化はないこと、また結像性能に関しては上限値が
10% 程度であることを示した。また像の光量分布を見て裾の成分が単一のガウス関数よりも広がっていることに着目
し、メイン成分のガウス分布とハロー成分のガウス分布が一定の混合比で混合されている新たな点広がり関数を定義し
た。さらにこれらの成分の典型的な値を利用して光線追尾シミュレーションを行い、ハロー成分を持つ分割鏡は単一の
カメラピクセルに対して入射する光量が 1.5–2.6%程度低下することを示した。
今後の展望としては大きく３つある。１つ目は 1f測定のより正確な誤差評価である。1f測定は結像性能の評価に関
してまだ多くの考慮しきれていない誤差が含まれており、特に問題視されているのはアラインメントの評価である。そ
の他にも光源の大きさやスクリーンによる光の拡散などが誤差の要因として考えられるため、これらの寄与を見積もり
より正確な誤差評価を行う必要がある。２つ目に挙げられるのはより正確な点広がり関数の定義である。図??-(a)に見
られるように測定データをそのまま用いて求められた D80 とフィッティング結果の関数を用いて算出された D80′ と
の間には 1 mm 程度の誤差がある。この値の差はフィッティングが像の光量分布を正しく表現できていないために生
じたものであるから、差分を 0へと近づけてゆく必要がある。手法として挙げられるのは混合されているガウス分布の
数を増やすことや、Fermi衛星に搭載されている大面積望遠鏡 (Large Area Telescope, LAT)で用いられている点広が
り関数である King Function

K(x;σ, γ) =
1

2πσ2

(
1− 1

γ

)
·
[
1 +

1

2γ
· x

2

σ2

]−γ

の導入することが挙げられる ([33] を参照)。Fermi–LAT では多重クーロン散乱による入射粒子のふらつきを King
Function を用いており、関数系としてはガウス分布より広い裾を持ち大量のガウス分布の重ね合わせとして理解する
ことができる。この King Functionをさらにメイン成分・ハロー成分へと分割し、新たな点広がり関数を

f = p×K(x;σmain, γmain) + (1− p)×K(x;σhalo, γhalo)

とすることでフィッティングの残差をより減らすことが可能である。また現在は x, y 軸方向の射影をしてフィッティ
ングを行ったが、像の短軸、長軸方向へと射影してフィッティングすることができればより正確な評価を行うことがで
きる。最後にあげられるのは LSTの光学系シミュレーションへの二重混合ガウス分布の導入である。現在行われてい
る LSTに関するシミュレーションでは分割鏡の点広がり関数は単一のガウス分布となっている。本研究で得られた二
重混合ガウス分布を用いた分割鏡のパラメタライズをこれらのシミュレーションへと導入することにより、より現実的
な条件でのモンテカルロシミュレーションが可能となるだろう。
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A 幾何光学の基礎
以下では幾何光学で用いられる法則を導出する。

A.1 アイコナール方程式

媒質中でのMaxwell方程式は以下のように表される。

∇ ·D (r, t) = ρ (r, t) ,

∇ ·B (r, t) = 0,

∇×E (r, t) +
∂B (r, t)

∂t
= 0, (A.1)

∇×H (r, t)− ∂D (r, t)

∂t
= j (r, t) .

ここで E は電場、B は磁束密度、D は電束密度、H は磁場を表し、ρは電荷密度を、j は電流密度を表す。
[34] によると、光源から波長に比べ十分遠い位置にある領域では、電場及び磁場は以下のように表すことが可能で
ある。

E (r, t) = e (r) eik0S(r)−iωt,

H (r, t) = h (r) eik0S(r)−iωt. (A.2)

ここで S(r) は光源からの光路長であり、k0 は光の波数を表す。また e(r) 及び h(r) は複素ベクトルである。この式
をMaxwell方程式の電荷及び電流の存在しない領域に対して代入すると以下の式が得られる。

e · ∇S = − 1

ik0
(e · ∇ ln ε+∇ · e) ,

h · ∇S = − 1

ik0
(h · ∇ lnµ+∇ · h) , (A.3)

∇S × e− ω

k0
µh = − 1

ik0
∇× e,

∇S × h+
ω

k0
εe = − 1

ik0
∇× h.

これらの式に対し波数 k0 が十分大きいとして 1
k0

→ 0 とすると右辺が 0 となり、計算を進めることで以下の eikonal
方程式が得られる。

(∇ · S)2 = n2 (r) (A.4)

ここで n(r) =
√
εµは屈折率を表し、S を eikonalと呼ぶ。また

S = Const.

となる曲面を幾何光学における波面と定義する。
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A.2 幾何光学における光線

A.1節と同様の同様の状況を考えた場合の電場及び磁場のエネルギー密度、及びポインティングベクトルの時間平均
⟨S⟩は以下のようになる。

⟨ue⟩ =
ε

4
e · e∗ =

1

4c0
e · h∗ ×∇S,

⟨um⟩ = µ

4
h · h∗ =

1

4c0
e · h∗ ×∇S = ⟨ue⟩ ,

⟨S⟩ = 1

4
(e× h∗ + e∗ × h) . (A.5)

式 A.5に対し式 A.4で得られた関係式を用いて波面の法線方向の単位ベクトル s = ∇S/nを定義し、これらの式に対
して計算を行うとポインティングベクトルは以下のように表すことができる。

⟨S⟩ = c ⟨u⟩ s. (A.6)

ここで ⟨u⟩ = ⟨ue⟩ + ⟨um⟩ は電磁場のエネルギー密度を表しており、c = c0/n は媒質中での光速度を表す。この式よ
りポインティングベクトルの方向は波面の法線方向と一致することが分かるが、ポインティングベクトルは電磁波によ
るエネルギー密度の流れを記述するため、幾何光学ではエネルギー密度は速度 cで波面に垂直な方向へと伝搬していく
ことが分かる。よって幾何光学における光線とは S = Const.である波面の法線の軌跡を表している。また光線上のあ
る点の座標を r とし、これが光線に沿って測った距離 s の関数であると考えると光線の方程式は以下のように書くこ
とができる。

n(r)
dr

ds
= ∇S. (A.7)

A.3 光線の伝搬則

式 A.7を sで微分すると

d

ds

(
n(r)

dr

ds

)
=

d

ds
∇S

...
= ∇n (A.8)

を得る。この式は光線の伝搬則を記述する式であるが、特に n = Const.となるような均一媒質中では

d2r

ds2
= 0 (A.9)

となる。よって均一媒質中では光線は直線となる。

A.4 屈折・反射の法則

式 A.7の回転を計算すると以下のようになる。
図 A.1のように屈折率の境界に入射する光線を考える。この時光線の進む向きを表すベクトルを s1 , s2 とし、

∇× (ns) = 0.
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図 A.1 屈折及び反射の法則を導くための概念図。青色の線は光線の動きを表し、オレンジ色の線で囲まれた領域
は面積分を行う領域を示す。また bはオレンジ領域の単位法線ベクトルである。

に対しオレンジ色の領域で面積分を行うと、Stokesの定理より以下のようになる。∫
D

∇× (ns) · bdS =

∮
C

ns · dl = 0. (A.10)

ここで線積分で表される式は Lagrange の積分不変量と定義され、空間内の任意の２点間の線積分は経路によらず一
定であることが分かる。
境界面 T を横切る線分の長さが十分短いとすると、式 A.10は以下のように近似することができる。∮

ns · dl ≃ n1s1 · t1 + n2s2 · t2 = 0.

さらに境界の法線ベクトル n12 を用いると

t1 = −n12 × b,

t2 = n12 × b

であるから、式 A.10に代入すると以下の関係式を得る。

n1 (n12 × s1) = n2 (n12 × s1) .

図 A.1 のように法線ベトルと光線との間の角度をそれぞれ θ1, θ2 とし、法線ベトル及び s が単位ベクトルであること
を用いると上記の式は以下のように変形できる。

n1 sin θ1 = n2 sin θ2. (A.11)

この式は屈折の法則 (Snellの法則)と呼ばれる。また n1 = n2 の状況を考えると

θ2 = θ1 − π (A.12)

となり反射の法則が得られる。

A.5 Fermatの原理

図 A.2のように光線が空間中を伝搬していく状況を考える。この時 Q1, Q2, Q
′
2 の３点に対し Lagrangeの不変積分

量を計算すると以下のようになる。∮
ns · dl = (ns · dl)Q1Q2 + (ns · dl)Q2Q′

2
+ (nds)Q′

2Q1
= 0 (A.13)
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図 A.2 Fermatの原理の導出のための概念図。青色の線は光線を表し、点 P1, P2 を通る光線を C̄ と定義し、C は
任意の曲線である。また点 Q1, Q

′
2 を通る光線を C′ とする。またオレンジ色の曲線は光源と直行する波面を表す。

ここで Q′
2 → Q1 に関しては光線と経路が平行であるため ns · dl = ndsとした。またベクトル間の角度及び波面と光

線の向きとの関係より

(ns · dl)Q1Q2
≤ (nds)Q1Q2

,

(ns · dl)Q2Q′
2
= 0 (A.14)

となる。また式 A.7より eikonalと光線の伝搬には

dS = nds

の関係があるため以下の等式が成り立つ。

(nds)Q1Q′
2
= (nds)Q̄1Q̄2

. (A.15)

よって式 A.14及び式 A.15を A.13に代入し積分すると以下の不等式を得る。

(nds)Q̄1Q̄2
≤ (nds)Q1Q2

⇓∫
C̄

nds ≤
∫
C

nds (A.16)

式 A.16は任意の曲線に沿った光路長よりも光線に沿った光路長の方が短くなることを示しており、このように光線は
光路長が最短となるように伝搬していくことを Fermatの原理と呼ぶ。

B 分割鏡 52枚に対する 2f法の結果
1f法の測定対象となった分割鏡の 2f測定結果を表 B.1と表 B.2に、光学性能分布を図 4.8及びに示す。
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(a) 焦点距離 (b) D80

図 B.3 (a)52 枚の分割鏡の持つ焦点距離の分布。横軸が焦点距離を、縦軸が各ビンに入る分割鏡の枚数を意味す
る。またビン幅は 0.1 mに対応している。 (b)D80の分布。横軸が D80を、縦軸が各ビンに入る分割鏡の枚数を意
味する。またビン幅は 1 mmに対応している。
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表 B.1 分割鏡 52枚の結像性能をまとめた表の前半部。

シリアルナンバー 焦点距離 [m] D80@2f [mm]

117 28.56 32.80
119 28.19 29.36
120 28.69 31.52
121 28.29 29.80
129 28.29 31.02
136 28.00 31.44
143 28.29 30.72
146 28.10 30.02
154 28.00 33.89
174 28.34 27.54
175 28.31 32.16
193 28.17 29.90
231 29.01 32.85
229 28.11 32.82
246 28.66 31.85
164 28.36 33.42
390 28.12 31.62
394 28.22 27.60
403 28.37 28.38
420 28.06 28.21
431 28.67 30.93
433 28.15 24.44
445 28.51 25.92
456 29.16 31.86
458 28.15 19.29
471 29.24 29.62

表 B.2 分割鏡 52枚の結像性能をまとめた表の後半部。

シリアルナンバー 焦点距離 [m] D80@2f [mm]

484 28.66 31.29
485 28.48 21.43
510 28.63 29.56
512 29.27 30.43
516 28.51 25.80
522 28.29 25.19
532 28.40 22.81
535 28.83 34.25
542 28.14 22.59
544 29.30 29.27
564 28.43 28.82
566 28.25 30.18
567 28.34 24.59
571 29.03 27.06
577 28.96 28.73
580 28.22 34.07
606 28.91 26.52
625 29.03 25.65
643 28.64 29.04
648 29.02 33.69
655 28.86 27.01
658 28.98 28.68
668 28.84 26.97
676 28.99 30.49
679 29.02 28.49
680 29.07 24.41
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