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概要

暗黒物質は宇宙に存在する未知の物質で、これまでの観測からその存在は示唆されているものの、正体は未だに
わかっていない。暗黒物質の有力候補として考えられているのがWeakly Interacting Massive Particle（WIMP）で
ある。WIMP の対消滅によって標準粒子が生成され、その標準粒子の崩壊過程でガンマ線やニュートリノなどが
生成される。その暗黒物質の対消滅由来のガンマ線を検出する暗黒物質探索が行われている。ガンマ線観測衛星の
Fermiの LAT検出器や、解像型大気チェレンコフ望遠鏡のMAGICや H.E.S.S.などの観測から数百 GeVの質量
を持つ暗黒物質粒子は発見されておらず、対消滅断面積に強い制限をかけるにとどまっている。現在開発が進めら
れている次世代計画の Cherenkov Telescope array（CTA）では、現行の望遠鏡のMAGICや H.E.S.S.に比べて１
桁広いエネルギー範囲と１桁高いガンマ線天体検出感度を持つ。そのため CTAでは数 TeV 領域での暗黒物質探索
による暗黒物質の発見が期待される。CTAでは大・中・小の３種類の口径を持った望遠鏡を設置する予定で、その
中でも大口径望遠鏡と中口径望遠鏡は光検出器に光電子増倍管を採用している。我々は高い光検出効率と観測時間
の拡大によるガンマ線天体検出感度の向上を目的に半導体光電子増倍素子（SliconPhotoMuliplier、SiPM）の採用
を検討している。しかし SiPMは光電子増倍管に比べ長波長の夜光に感度を持つため、チェレンコフ光の夜光に対
する信号雑音比（Signal to Noise ratio、SN比）が悪化し、ガンマ線のエネルギー推定精度やガンマ線事象の検出
効率の悪化を招きうる。
これを解決するために、長波長を選択的に吸収する多層膜（名古屋大学と東海光学株式会社による共同開発）を

蒸着した集光器（Al 15 nm 集光器）を用いた新たな夜光低減方法を検討し、本研究では SiPM の高い検出効率を
保ちつつ、夜光の検出量を低減できるかを定量的に評価し、この手法が長時間観測に向けて有効かどうかを検証し
た。SiPMの採用による SN比の悪化はシミュレーションにより約 25 %であることが見積もられ、Al 15 nm集光
器を SiPMと併用することで 20 %程度の悪化であることがわかった。より定量的な評価のためにモンテカルロシ
ミュレーションを用いて望遠鏡のガンマ線に対する有効検出面積の比較を行なった。Al 15 nm 集光器と SiPM の
併用により、従来の集光器と PMTを用いた LST初号機の場合に比べ、低エネルギーのガンマ線に対する有効検出
面積が改善し、特に LSTの観測下限エネルギーの 20 GeVのガンマ線に対する有効検出面積がおよそ 25 %改善す
ることが判明した。これより多層膜蒸着した集光器は SiPMの採用に向け有効な夜光低減手法であることが明らか
になった。また SiPM と Al 15 nm 集光器の試作を用いて集光器の集光効率を含めた光検出効率を測定し、シミュ
レーション結果と比較した。測定値と計算値の間に最大で 10 % ポイント程度の差が確認されたが、シミュレー
ション結果に対しては数 %程度の不定性を与えるのにとどまることから、シミュレーション結果が十分に実測値を
考慮したものであると言えることを示した。
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1

第 1章

序論

暗黒物質は宇宙に存在する未知の物質で、これまで観測から存在は示唆されているものの、その正体は未だに判
明していない。暗黒物質は現在の素粒子模型には含まれない素粒子だと考えられ、これまでの観測結果から電磁相
互作用をしない、非バリオン物質、非相対論的、安定であるといった性質を持つものと考えられている。このよう
な条件を満たし、暗黒物質の有力候補として考えられているのがWeakly Interacting Massive Particle（WIMP）で
ある。WIMP は重力相互作用と弱い相互作用のみ働く中性の仮説の粒子である。WIMP 同士の対消滅によって標
準模型粒子が生成され、その標準模型粒子の崩壊過程でガンマ線やニュートリノが放射される。そのガンマ線を検
出することで暗黒物質の正体を明らかにする間接探索が行われている。
ガンマ線観測衛星の Fermiに搭載されている LAT検出器（Fermi-LAT）や、解像型大気チェレンコフ望遠鏡の

MAGICや H.E.S.S.などによる観測から数百 GeV領域の暗黒物質粒子の対消滅断面積に強い制限をかけることが
できているが、未だ暗黒物質の発見に至っていない。また TeV領域では強い制限をかけることができていない。現
在開発が進められている次世代解像型大気チェレンコフ望遠鏡の Cherenkov Telescope array（CTA）計画では、現
行の解像型望遠鏡のMAGICや H.E.S.S.に比べて 20 GeV から 300 TeV の一桁高いエネルギー範囲と一桁高いガ
ンマ線天体の検出感度を持つ。そのため CTA では TeV 領域での暗黒物質探索、そして暗黒物質の発見が期待さ
れる。
暗黒物質の対消滅由来のガンマ線は、地球の大気に入射すると大気中の粒子の原子核の電磁場と相互作用して
電子・陽電子対生成と制動放射を繰り返し、大量の荷電粒子を生成する。その荷電粒子が空気中の光速を超える
とチェレンコフ光を放射し、このチェレンコフ光を検出してガンマ線を観測する望遠鏡を解像型大気チェレンコ
フ望遠鏡といい、撮影したチェレンコフ光の像からガンマ線のエネルギーと入射方向を推定する。CTA では大・
中・小の３種類の口径を持った望遠鏡を南半球と北半球に合計で 100 台近く設置し観測を行う予定で、大口径望
遠鏡（Large-Sized Telescope、LST）と中口径望遠鏡（Medium-Sized Telescope、MST）は光電子増倍管（Photo
Multipulier Tube、PMT）を現在使用しているが、我々は将来的な展望として PMT に比べ光検出効率が高く、受
光量に起因する劣化が起きず月光下での観測を可能とする半導体光電子増倍素子（SliconPhotoMuliplier、SiPM）
の採用を検討している。
しかし SiPMは PMTに比べ長波長で多くの放射するノイズの夜光を検出しやすいため、チェレンコフ光の夜光
に対する信号雑音比が悪化し、ガンマ線のエネルギー推定精度やガンマ線事象の検出効率の悪化を招く。これを解
決するために、本研究では長波長の光を選択的に吸収する多層膜を集光器に蒸着する夜光低減方法を検討した。集
光器は焦点面に隙間なく並べることで不感領域を減らし、集光器の集光効率に入射角度依存性を持たせることで望
遠鏡の主鏡以外からの入射光を低減する役割を担う、ここに新たに夜光低減の役割を持たせるというのが本研究で
ある。
本修士論文では、LSTとMSTの光検出器への SiPM採用に向けて多層膜蒸着した集光器を用いた夜光低減手法
が有効であるかを検討した結果を報告する。簡単に本論文の各章の内容を説明する。２章では暗黒物質の存在を示
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唆する実験結果また暗黒物質の候補に述べ、暗黒物質探索方法の一つである暗黒物質の対消滅由来のガンマ線観測
について述べる。３章ではガンマ線観測実験の一つである解像型大気チェレンコフ望遠鏡の観測原理について説明
し、次世代計画の CTA計画について述べる。４章では観測時間の拡大を目的とした LSTとMSTの光検出器への
SiPM採用による利点と欠点そして課題について説明を行い、SiPMの採用における夜光検出量の低減の必要性を示
す。そして夜光低減の先行研究について述べ、LSTとMSTには新たな手法が必要であることを明らかにする。５
章では多層膜蒸着した集光器による夜光低減手法の提案と、その集光器を使用したときのチェレンコフ光と夜光の
検出量を算出し、チェレンコフ光の夜光に対する信号雑音比の推移の比較を行う。また夜光低減を目的とした試作
多層膜の反射率の計測結果を報告する。６章ではモンテカルロシミュレーションを用いて、光検出器の SiPM採用
に対して多層膜蒸着した集光器を用いた夜光低減手法が有効であるかを、ガンマ線の有効検出面積の観点から判断
し、その結果を報告する。７章では、PMTまたは SiPMと LST初号器集光器を使用した場合に対して SiPMと試
作多層膜を蒸着した集光器を使用した場合の相対的な検出効率を実測で求め、６章のモンテカルロシミュレーショ
ンで使用した計算値の検出効率と比較し、モンテカルロシミュレーションで求めた結果の整合性について議論する。
最後に本論文の結論と今後の展望について８章で述べる。
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第 2章

ガンマ線による暗黒物質探索

2.1 暗黒物質
暗黒物質は宇宙に存在する未知の物質である。通常の物質の多くは電磁波を放射しており、その光度からバリオ
ン物質の質量分布を逆算・推定することができる。1930 年代にツビッキーは銀河団内の銀河の速度分散を測定し、
その大きさが光学観測から推定される個々の銀河質量同士の重力エネルギーによる束縛だけでは説明できないこと
見出した。この光学的に観測できない質量として、ツビッキーは暗黒物質の存在を提唱した（Zwicky 1933）。プラ
ンク衛星（Aghanim et al. 2020）や COBE衛星（Smoot and Kogut 1992）、WMAP衛星（Bennett et al. 2013）による
宇宙背景放射の観測から暗黒物質は宇宙のエネルギー密度の約 27 % を占めているとされる。また今日の宇宙の大
規模構造を作る上で重要な役割を果たしていると考えられている。暗黒物質は様々な実験結果からその存在は証明
されているが、未だ正体はわかっていない。本章では暗黒物質の存在証拠とその候補について説明し、暗黒物質探
索方法の１つであるガンマ線による暗黒物質探索について説明する。

2.1.1 暗黒物質の存在証拠

渦巻銀河の回転速度の観測結果は暗黒物質の証拠の一つである。銀河中の質量mの星の回転運動方程式は、

mv2

r
=

GM(r)m

r2
(2.1)

で与えられる。rは銀河中心からの距離、M(r)は半径 r内に存在する物質の総質量、Gは万有引力定数である。こ
れを星の回転速度 v について解くと

v =

√
GM(r)

r
(2.2)

が得られる。ここで半径 r が十分に大きく、光学的に観測可能な物質の質量が銀河中心に集中していると仮定した
場合、半径 r 内のバリオン物質の総質量 M(r) は一定であるとみなせる。そのため v ∝ r−1/2 の関係が期待され
る。しかし、図 2.1の NGC6503の渦巻銀河の回転速度の観測結果から、銀河中心から近くない領域での回転速度
が一定になっていることがわかる。この結果を説明するために二つの仮説を立てることができる。第一に光学的に
は観測できない質量を持った物質、つまり暗黒物質が密度 ρ ∝ r−2 に従い分布するという仮説、第二に古典力学
が長距離で破れているという仮説である。暗黒物質の存在を仮定せずに、古典力学を修正することで銀河回転曲線
問題の証明を試みる修正ニュートン力学（Modified Newtonian Dynamics、MOND）という理論がある（Milgrom
1983b,a）。修正ニュートン力学では、太陽系のような小規模の系では重力は従来の古典力学と同様に距離の逆二乗
に比例する力となり、銀河系のような大規模な系では重力は逆一乗に漸近するものと考えるため、銀河中心からの
距離 r が十分に大きく、M(r)が一定である場合に銀河内の星の回転速度 v が一定であることが説明できる。
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図 2.1 NGC6503 の渦巻銀河の回転曲線。破線は光学観測で見積もられた回転曲線。点線はガスによる寄与。
点破線は暗黒物質が自身の重力で塊であるダークハローによる寄与。図は Begeman et al.（1991）より引用。

このように修正ニュートン力学で銀河回転曲線問題を説明できることから、暗黒物質の存在は断定されなかった。
しかし弾丸銀河団の X線と重力レンズを用いた観測結果（Clowe et al. 2006）によって、修正ニュートン力学は否定
され暗黒物質の存在を示す証拠となった。
弾丸銀河団は大小二つの銀河団が衝突し、その後弾丸状に変形した X線を放射している銀河団である。この銀河

団の X 線観測から求められるガス（バリオン物質）の分布と、重力レンズを用いた観測から求められる質量の分
布を、図 2.2 にあるように比較した（Clowe et al. 2006）。この観測結果から両者の分布が一致しないことがわかっ
た。これは力学法則がどうであれ、光学観測できない質量を持った物質、つまり暗黒物質の存在を裏付ける証拠と
なった。No. 2, 2006 DIRECT EMPIRICAL PROOF OF EXISTENCE OF DARK MATTER L111

Fig. 1.—Left panel: Color image from the Magellan images of the merging cluster 1E 0657!558, with the white bar indicating 200 kpc at the distance of the
cluster. Right panel: 500 ks Chandra image of the cluster. Shown in green contours in both panels are the weak-lensing k reconstructions, with the outer contour
levels at k p 0.16 and increasing in steps of 0.07. The white contours show the errors on the positions of the k peaks and correspond to 68.3%, 95.5%, and
99.7% confidence levels. The blue plus signs show the locations of the centers used to measure the masses of the plasma clouds in Table 2.

TABLE 2
Component Masses

Component
R.A.
(J2000)

Decl.
(J2000)

MX

(1012 M,)
M∗

(1012 M,) k̄

Main cluster BCG . . . . . . . . 06 58 35.3 !55 56 56.3 5.5 ! 0.6 0.54 ! 0.08 0.36 ! 0.06
Main cluster plasma . . . . . . 06 58 30.2 !55 56 35.9 6.6 ! 0.7 0.23 ! 0.02 0.05 ! 0.06
Subcluster BCG . . . . . . . . . . 06 58 16.0 !55 56 35.1 2.7 ! 0.3 0.58 ! 0.09 0.20 ! 0.05
Subcluster plasma . . . . . . . . 06 58 21.2 !55 56 30.0 5.8 ! 0.6 0.12 ! 0.01 0.02 ! 0.06

Notes.—Units of right ascension are hours, minutes, and seconds, and units of declination are degrees,
arcminutes, and arcseconds. All values are calculated by averaging over an aperture of 100 kpc radius
around the given position (marked with blue plus signs for the centers of the plasma clouds in Fig. 1);
measurements for the plasma clouds are the residuals left over after the subtraction of the circularlyk̄

symmetric profiles centered on the BCGs.

Both peaks are offset from their respective BCGs by ∼2 j but are
within 1 j of the luminosity centroid of the respective component’s
galaxies (both BCGs are slightly offset from the center of galaxy
concentrations). Both peaks are also offset at ∼8 j from the center
of mass of their respective plasma clouds. They are skewed toward
the plasma clouds, and this is expected because the plasma con-
tributes about one-tenth of the total cluster mass (Allen et al. 2002;
Vikhlinin et al. 2006) and a higher fraction in nonstandard gravity
models without dark matter. The skew in each k peak toward the
X-ray plasma is significant even after correcting for the overlap-
ping wings of the other peak, and the degree of skewness is
consistent with the X-ray plasma contributing of the ob-"9%14%!8%
served k in the main cluster and in the subcluster (see"12%10%!10%
Table 2). Because of the large size of the reconstruction (34! or
9Mpc on a side), the change in k due to themass-sheet degeneracy
should be less than 1%, and any systematic effects on the centroid
and skewness of the peaks are much smaller than the measured
error bars.
The projected cluster galaxy stellar mass and plasma mass

within 100 kpc apertures centered on the BCGs and X-ray
plasma peaks are shown in Table 2. This aperture size was
chosen because smaller apertures had significantly higher k
measurement errors and because larger apertures resulted in a
significant overlap of the apertures. Plasma masses were com-
puted from a multicomponent three-dimensional cluster model
fit to the Chandra X-ray image (details of this fit will be given
elsewhere). The emission in the Chandra energy band (mostly
optically thin thermal bremsstrahlung) is proportional to the
square of the plasma density, with a small correction for the

plasma temperature (also measured from the X-ray spectra),
which gives the plasma mass. Because of the simplicity of this
cluster’s geometry, especially at the location of the subcluster,
this mass estimate is quite robust (to a 10% accuracy).
Stellar masses are calculated from the I-band luminosity of

all galaxies equal in brightness or fainter than the component
BCG. The luminosities were converted into mass by assuming
(Kauffmann et al. 2003) . The assumed mass-to-lightM/L p 2I

ratio is highly uncertain (and can vary between 0.5 and 3) and
depends on the history of the recent star formation of the gal-
axies in the apertures; however, even in the case of an extreme
deviation, the X-ray plasma is still the dominant baryonic com-
ponent in all of the apertures. The quoted errors are only the
errors on measuring the luminosity and do not include the
uncertainty in the assumed mass-to-light ratio. Because we did
not apply a color selection to the galaxies, these measurements
are an upper limit on the stellar mass since they include con-
tributions from galaxies not affiliated with the cluster.
The mean k at each BCG was calculated by fitting a two-

peak model, each peak circularly symmetric, to the reconstruc-
tion and subtracting the contribution of the other peak at that
distance. The mean k for each plasma cloud is the excess k
after subtracting off the values for both peaks.
The total of the two visible mass components of the sub-

cluster is greater by a factor of 2 at the plasma peak than at
the BCG; however, the center of the lensing mass is located
near the BCG. The difference in the baryonic mass between
these two positions would be even greater if we excluded the
contribution of the nonpeaked plasma component between the

図 2.2 カラーはバリオン物質の分布を表し、等高線は質量の分布を表す。二つの分布が一致しないことがわか
る。図は Clowe et al.（2006）より引用。

2.1.2 暗黒物質候補

暗黒物質の正体はわかっていないが、現在の素粒子標準模型には含まれない素粒子であると考えられている。ま
た宇宙の構造の観点から、暗黒物質は非相対論的（v ≪ 光速 (c)）であることが求められる。これは宇宙の大規模
構造について N 体シミュレーションを行った際に暗黒物質が相対論的（v ≈ c）であると仮定すると、質量が拡散
してしまうため小さな構造を作ることができないためである（Springel et al. 2005）。加えて 2.1.1の観測事実から、
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暗黒物質は次の特徴を持つと考えられる。電磁相互作用をしない、非相対論的である、寿命が宇宙年齢より長く、
安定である。このような特徴から、暗黒物質の候補は絞られる。候補の一つであったニュートリノは相対論的であ
るため候補から除外され、有力な候補とされるのは、アクシオンとWeakly Interaction Massive Particles（WIMP）
である。アクシオンは強い CP問題を解決するために理論的に導入された新粒子である。WIMPは重力相互作用と
弱い相互作用のみ働く中性の仮説の粒子で、暗黒物質の有力候補であると考えられている。以下ではそう考えられ
る根拠を述べる。

WIMPはビックバン宇宙論における標準模型粒子と同様に、初期宇宙において対生成と対消滅が行われる熱的平
衡状態にあったと考えられている。宇宙が広がり温度と密度が低下するとWIMP の対生成と対消滅は行われなく
なり、粒子数が固定される。現在の暗黒物質の残存量（宇宙の全エネルギーに対する割合）は

Ωh2 ≈ 10−26 cm3s−1

⟨σv⟩
(2.3)

で書くことができる（松原隆彦 2010）。h ハッブル定数の無次元パラメータ、σ は WIMP の対消滅断面積、v は
WIMP の平均速さ、⟨σv⟩ はこの両者の熱平均である。Ωh2 ≃ 0.11 であることが Komatsu et al.（2011）からわ
かっており、WIMP が暗黒物質の主成分であると仮定すると、WIMP の対消滅断面積が弱い相互作用規模の
⟨σv⟩ ≈ 3× 10−26cm3s−1 であることが要求される。またWIMPの質量は宇宙論的観測から数 GeVから数 TeVの
範囲に限定されると考えられている（松原隆彦 2010）。
また素粒子物理学の観点からWIMPの対消滅断面積は σ ≈ 10−36 cm2 程度の弱い相互作用のスケールであるこ
とから、この一致は偶然とは考え難いことからWIMP ミラクルと呼ばれ、WIMPが暗黒物質の有力候補として強
く支持される理由となっている。本修士論文では記述される暗黒物質はWIMPを想定している。

2.2 暗黒物質の対消滅由来のガンマ線観測による暗黒物質探査
2.2.1 暗黒物質の対消滅由来のガンマ線スペクトル

暗黒物質が（⟨σv⟩ ≈ 3× 10−26cm3s−1）の断面積で対消滅を起こした場合、標準模型粒子が生成されその標準模
型粒子の崩壊の過程でガンマ線やニュートリノが放出される。このガンマ線を検出することで、間接的に暗黒物質
を発見することができる。このような暗黒物質の探索方法を間接探索という。ガンマ線のフラックスは式 2.4 で表
される。

dϕ

dE
=

1

4π

⟨σv⟩
2M2

DM

∑
k

Bk
dNγ

dEγ
× J(∆Ω) (2.4)

J =

∫
∆Ω

dΩ

∫
l.s.o

ds ρ2(s,Ω) (2.5)

MDM は暗黒物質粒子の質量。Bk はガンマ線を放出するチャンネルへのブランチングレートである。dNγ

dEγ
はチャ

ンネルごとのガンマ線のスペクトル。J は J-factorと呼ばれるもので、暗黒物質の密度分布 ρを視線方向（Line of
Sight、l.s.o）と立体角 δΩに積分したものである。J-factorは暗黒物質の空間分布に大きく依存する。銀河の暗黒物
質の空間分布は、いくつかのモデルが存在し（Visinelli 2016）、銀河中心部分の分布にはモデルごとの不定性がある。
暗黒物質の対消滅由来の有意なガンマ線を検出できなかった場合には、暗黒物質粒子の対消滅断面積に制限をつ
けることができる。その制限が ⟨σv⟩ ≈ 3× 10−26cm3s−1 より厳しいものであった場合、暗黒物質が初期宇宙の熱
的残存粒子だと仮定したときの、現在の残存する暗黒物質粒子の質量に制限をつけることができる。これは間接探
査の利点である。
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2.2.2 観測対象

このような間接探査の対象となるは、銀河中心や矮小楕円体銀河である。銀河中心は暗黒物質の密度が高いため
ガンマ線の事象数を多く得ることができるが、暗黒物質の密度分布はモデルごとの不定性が大きいため、求められ
た暗黒物質の対消滅断面積の制限の不定性が大きくなる。また宇宙線と星間物質・ガスが衝突して放射されるガン
マ線（拡散ガンマ線）が銀河面に沿って放射されおり（図 2.3）、加えてガンマ線を放射する天体が多いため、背景
事象の系統誤差が支配的になる。そのため暗黒物質の対消滅由来のガンマ線との区別が困難である。

図 2.3 ガンマ線観測衛星の Fermi に搭載されている LAT 検出器によって観測された全天のガンマ線マップ。
銀河面に沿って広がった放射が見られる。図は https://fermi.gsfc.nasa.gov/より引用。

矮小楕円体銀河は天体の質量と光度の比である質量光度比が、典型的な恒星である太陽の 10-100 倍に達するこ
とがわかっている（Simon and Geha 2007）。これは光度に寄与しない暗黒物質を多く含むことを表す。矮小楕円体
銀河は星間物質が少なく、星生成もほとんど見られないため（祖父江義明他 2007）、背景事象となるガンマ線放射
がほとんどないと考えられており、実際の観測ではそのようなガンマ線は観測されていない（Baring et al. 2016）。
そのため暗黒物質の対消滅由来のガンマ線の検出が容易になる。矮小楕円体銀河の暗黒物質の密度分布と J-factor
は銀河内の星の運動を観測することで見積もられる。これまでの研究で J-factor は精度良く求められているため
（Geringer-Sameth et al. 2015）、矮小楕円体銀河の観測から求められる暗黒物質の対消滅断面積の制限の不定性が
小さくなる。これが矮小楕円体銀河の観測の利点である。
矮小楕円体銀河の暗黒物質の密度は銀河中心に比べ低いため、ガンマ線観測衛星の Fermiに搭載されている LAT

検出器（Fermi-LAT）のような観測視野が広く複数の矮小楕円体銀河の同時観測が可能な場合に暗黒物質観測の感
度が向上する。逆に観測視野が狭い地上チェレンコフ望遠鏡の場合、銀河中心と同程度の事象数を得ることは観測
時間の観点から実質不可能である。その上で地上チェレンコフ望遠鏡が矮小楕円体銀河を観測する理由は、不定性
の小さいより信頼性の高い観測結果をもたらすためである。

2.2.3 これまでの観測成果

これまで Fermi-LAT や解像型大気チェレンコフ望遠鏡の H.E.S.S.、MAGIC などの銀河中心や矮小楕円銀河の
観測（図 2.4）から GeV から数 TeV の質量領域で対消滅断面積に対して ⟨σv⟩ ≈ 3× 10−26cm3s−1 に及ぶ強い制
限をかけることができているが、暗黒物質の発見には至っていない（Ackermann et al. 2012; Ackermann and et al.
2015; Abdallah et al. 2016; Ahnen et al. 2016）。
次世代解像型大気チェレンコフ望遠鏡の Cherenkov Telescope array（CTA）計画では現状の大気チェレンコフ望
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遠鏡に比べ 10 倍の感度を実現をするため、現状の大気チェレンコフ望遠鏡で強い制限をかけることができていな
い数 TeV 以上のガンマ線領域での高感度観測が期待されている（図 2.5）。次章では、解像型大気チェレンコフ望
遠鏡の観測原理と次世代ガンマ線天文台の CTA計画について述べる。

(a)The Astrophysical Journal, 761:91 (18pp), 2012 December 20 Ackermann et al.

Figure 4. Upper limits on the velocity averaged DM annihilation cross section including a model of the astrophysical background compared with the limits obtained
with no modeling of the background. Upper panel: limits on models in which DM annihilates into bb̄, for a DM distribution given by the NFW distribution (left) and
isothermal distribution (right). In the left panel we also add an uncertainty band (red dotted lines) in the 3σ no-background limits which would result from varying
the local DM density ρ0 in the range 0.2–0.7 GeV cm−3. A similar band, not shown in the plot for clarity, would be present for the limits including a model of the
astrophysical background (see discussion in the text). The horizontal line marks the thermal decoupling cross section expected for a generic WIMP candidate. Middle
panel: upper limits for DM annihilation to µ+µ−. Lower panel: the same, for DM annihilation to τ+τ−. The region excluded by the analysis with no model of the
astrophysical background is indicated in light blue, while the additional region excluded by the analysis with a modeling of the background is indicated in light green.
The regions of parameter space which provide a good fit to PAMELA (Adriani et al. 2009a, purple) and Fermi-LAT (Abdo et al. 2009, blue) CR electron and positron
data are shown, as derived in Cirelli et al. (2010) and are scaled by a factor of 0.5, to account for different assumptions on the local DM density (see the text for more
details).
(A color version of this figure is available in the online journal.)

DM annihilation interpretation of the PAMELA/Fermi CRs
anomalies, although this interpretation is challenged. Finally,
we note that the PAMELA region below ∼200 GeV is now
disfavored by the new positron measurements with the LAT

(Ackermann et al. 2012a), which indicate that the positron
fraction continues to rise to this energy.

It should be noted that the above conclusions are not affected
by the uncertainty in ρ0 since both the derived constraints

13

(b)

the bb̄ and τþτ− channels with expectation bands derived
from the analysis of 300 randomly selected sets of blank
fields. Sets of blank fields are generated by choosing
random sky positions with jbj > 30° that are centered at
least 0.5° from 3FGL catalog sources. We additionally
require fields within each set to be separated by at least
7°. Our expected limit bands are evaluated with the 3FGL

source catalog based on four years of PASS7 REPROCESSED

data and account for the influence of new sources present in
the six-year PASS8 data set.
Comparing with the results of Ackermann et al. [13], we

find a factor of 3–5 improvement in the limits for all
channels using six years of PASS8 data and the same sample
of 15 dSphs. The larger data set as well as the gains in the

LAT instrument performance enabled by PASS8 both
contribute to the increased sensitivity of the present
analysis. An additional 30%–40% improvement in the
limit can be attributed to the modified functional form
chosen for the J factor likelihood (3). Statistical fluctua-
tions in the PASS8 data set also play a substantial role.
Because the PASS8 six-year and PASS7 REPROCESSED

four-year event samples have a shared fraction of only
20%–40%, the two analyses are nearly statistically inde-
pendent. For masses below 100 GeV, the upper limits of
Ackermann et al. [13] were near the 95% upper bound of
the expected sensitivity band while the limits in the present
analysis are within 1 standard deviation of the median
expectation value.

FIG. 1 (color). Constraints on the DM annihilation cross section at the 95% CL for the bb̄ (left) and τþτ− (right) channels derived from
a combined analysis of 15 dSphs. Bands for the expected sensitivity are calculated by repeating the same analysis on 300 randomly
selected sets of high-Galactic-latitude blank fields in the LAT data. The dashed line shows the median expected sensitivity while the
bands represent the 68% and 95% quantiles. For each set of random locations, nominal J factors are randomized in accord with their
measurement uncertainties. The solid blue curve shows the limits derived from a previous analysis of four years of PASS7 REPROCESSED

data and the same sample of 15 dSphs [13]. The dashed gray curve in this and subsequent figures corresponds to the thermal relic cross
section from Steigman et al. [5].

FIG. 2 (color). Comparison of constraints on the DM annihilation cross section for the bb̄ (left) and τþτ− (right) channels from this
work with previously published constraints from LAT analysis of the Milky Way halo (3σ limit) [57], 112 hours of observations of the
Galactic center with H.E.S.S. [58], and 157.9 hours of observations of Segue 1 with MAGIC [59]. Pure annihilation channel limits for
the Galactic center H.E.S.S. observations are taken from Abazajian and Harding [60] and assume an Einasto Milky Way density profile
with ρ⊙ ¼ 0.389 GeV cm−3. Closed contours and the marker with error bars show the best-fit cross section and mass from several
interpretations of the Galactic center excess [16–19].
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from 0.3° to 0.9° in radial distance from the GC, hereafter
referred to as the ON regions. In order to minimize
contamination from the above-mentioned astrophysical
emission, a band of !0.3° in Galactic latitude is excluded
along the Galactic plane. (Interestingly, this enables
us to derive constraints that do not strongly depend on
the central DM density distribution, which is poorly known
in the innermost few tens of parsecs of the GC.) The
background events are selected in OFF regions defined for
each observation as annuli symmetric to the ON regions
with respect to the pointing position (see Fig. 1 in the
Supplemental Material [16]). The OFF regions are expected
to contain signal events as well, which decreases any
potential excess in the ON regions. The OFF regions are
always taken sufficiently far from the ON regions to obtain
a significant contrast in the DM annihilation signal between
the ON and OFF regions. [This analysis method is unable
to probe cored profiles (such as isothermal or Burkert
profiles). A dedicated observation strategy is required as
shown in Ref. [12]]. We considered here the above-
mentioned DM profiles for which the OFF regions contain
always fewer DM events than the ON regions. A Galactic
diffuse emission has been detected by the Fermi satellite
[19,20] and H.E.S.S. [21]. Any potential γ-ray contribution
from the Galactic diffuse emission is considered as part
of the signal, which makes the analysis conservative as
long as no signal is detected.
We perform a 2D binned Poisson maximum likelihood

analysis, which takes full advantage of the spatial and

spectral characteristics of the DM signal with respect to the
background. We use 70 logarithmically spaced energy bins
from 160 GeV to 70 TeV, and seven spatial bins corre-
sponding to ROIs defined as the above-mentioned annuli of
0.1° width. For a given DM mass mDM and annihilation
channel, the joint likelihood is obtained by the product of
the individual Poisson likelihoods over the spatial bins i
and the energy bins j. It reads

LðmDM; hσviÞ ¼
Y

i;j

Lij;

with LijðNS;NBjNON;NOFF;αÞ

¼
ðNS;ij þ NB;ijÞNON;ij

NON;ij!
e−ðNS;ijþNB;ijÞ: ð3Þ

NS;ij þ NB;ij is the expected total number of events in
the spatial bin i and spectral bin j of the ON regions.
The expected number of signal events NS;ij is obtained
by folding the theoretical number of DM events by the
instrument response function of H.E.S.S. for this data set.
NB;ij is the number of background events expected in
the spatial bin i and spectral bin j. NON;ij and NOFF;ij

are the number of observed events in the ON and OFF
regions, respectively.NB;ij is extracted from theOFF regions
and given by NB;ij ¼ αiNOFF;ij. The parameter αi ¼
ΔΩi=ΔΩOFF refers to the ratio between the angular size
of the ON region i and the OFF region. In our case, this ratio
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FIG. 1. Constraints on the velocity-weighted annihilation cross section hσvi for theWþW− (left panel) and τþτ− (right panel) channels
derived from observations taken over 10 years of the inner 300 pc of the GC region with H.E.S.S. The constraints for the bb̄, tt̄, and
μþμ− channels are given in Fig. 4 in Supplemental Material [16]. The constraints are expressed as 95% C.L. upper limits as a function of
the DM mass mDM. The observed limit is shown as a black solid line. The expectations are obtained from 1000 Poisson realizations of
the background measured in blank-field observations at high Galactic latitudes. The mean expected limit (black dotted line) together
with the 68% (green band) and 95% (yellow band) C.L. containment bands are shown. The blue solid line corresponds to the limits
derived in a previous analysis of 4 years (112 h of live time) of GC observations by H.E.S.S. [10]. The horizontal black long-dashed line
corresponds to the thermal relic velocity-weighted annihilation cross section (natural scale).
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Figure 2. 95% CL upper limits on the thermally-averaged cross-section for DM particles annihilating
into bb̄ (upper-left), W+

W
� (upper-right), ⌧+⌧� (bottom-left) and µ

+
µ
� (bottom-right) pairs. Thick

solid lines show the limits obtained by combining Fermi -LAT observations of 15 dSphs with MAGIC
observations of Segue 1. Dashed lines show the observed individual MAGIC (short dashes) and Fermi -
LAT (long dashes) limits. J-factor statistical uncertainties (table 1) are considered as described in
section 3.2. The thin-dotted line, green and yellow bands show, respectively, the median and the
symmetrical, two-sided 68% and 95% containment bands for the distribution of limits under the
null hypothesis (see main text for more details). The red-dashed-dotted line shows the thermal relic
cross-section from ref. [54].

channels and mDM ' 500GeV in the µ
+
µ
� and ⌧

+
⌧
� annihilation channels. A deviation of

this magnitude would be expected in 5% of the experiments under the null hypothesis and
is therefore compatible with random fluctuations.

As expected, limits in the low and high ends of the considered mass range are dominated
by Fermi -LAT and MAGIC observations, respectively, and the combined limits coincide

– 9 –

図 2.4 先行研究の暗黒物質の対消滅断面積の上限。横軸は暗黒物質粒子の質量、縦軸は対消滅断面積であり、
⟨σv⟩ ≈ 3×10−26cm3s−1 の値にそれぞれ線を引いている。（b）、（c）、（d）では緑色帯と黄色帯でそれぞれ 68 %

と 95 %の信頼区間を示す。（a）Fermi-LATの銀河中心の観測結果。数 GeVから十数 GeVまでの領域で強い
制限をかけている。図は Ackermann et al.（2012）より引用。（b）Fermi-LAT の矮小楕円銀河の観測結果。数
GeV から数百 GeV までの領域で強い制限をかけている。図は Ackermann and et al.（2015）より引用。（c）
H.E.S.S. 望遠鏡の銀河中心の観測結果。数 TeV の領域で強い制限をかけている。図は Abdallah et al.（2016）
より引用。（d）MAGIC望遠鏡と Fermi-LATの矮小楕円銀河の観測結果。数十 GeV から数百 GeV までの領
域で強い制限をかけている。図は Ahnen et al.（2016）より引用。
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Figure 2: Sensitivity of CTA to a DM annihilation signal assuming an Einasto profile, at 95% C.L. in terms
of the projected mean upper limits on the average velocity-weighted annihilation cross section, as a function
of the DM mass <j. Results displayed with dashed lines lift the assumption of instrumental systematic
errors. We highlight the cross-section needed to thermally produce DM in the early universe to match the
cosmologically observed DM abundance (blue band), which we have calculated with DarkSUSY [25] and
current Planck data [4]. Left panel: Sensitivity to DM annihilation into,+,� final states (black). The green
(yellow) band indicates the 2f (3f) scatter of the projected limits (based on Monte Carlo realisations). For
comparison, we display a set of constraints from current-generation instruments taken from [26–28]. Right
panel: DM annihilation into 1̄1 (red), ,+,� (black) and g+g� (green), respectively.

✓GDE
S = 1.0� but variable error amplitude. At the same time, the amplitude of the instrumental

systematic uncertainty is also freed while its correlation length is fixed to the benchmark value. For
an example DM particle of 2 TeV annihilating into ,+,� states, we scan the resulting upper limits
(colour-coded in units of the thermal annihilation cross-section) when scanning over the displayed
values for both uncertainty amplitudes. As this panel suggests, CTA will be able to probe models
with only slightly enhanced annihilation rates even in the presence of instrumental systematic errors
exceeding the current design goal and IE model uncertainties as large as 30% (and more).

5. Conclusions

Our analysis has quantitatively corroborated CTA’s promise to be the next-generation gamma-
ray telescope being able to probe the thermal annihilation cross-section for heavy DM particles with
masses in the multi-TeV range (see Fig. 2). Even in the light of systematic errors of the instrument
as well as theoretical model uncertainties of conventional astrophysics, this statement remains valid,
thus rendering our sensitivity forecast robust and realistic (see Fig. 4). Together with the existing
constraints on the parameter space of WIMP DM from current-generation telescopes, CTA will
provide a unique opportunity to test the WIMP hypothesis and contribute to a final experimental
verdict on this solution to the enigmatic nature of DM.

Acknowledgments. This research has made use of the CTA instrument response functions
provided by the CTA Consortium and Observatory, see http://www.cta-observatory.org/science/cta-
performance for more details. We gratefully acknowledge financial support from the agencies and
organizations listed here: http://www.cta-observatory.org/consortium_acknowledgments/
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(b)

4. Dark Matter Programme 4.2 Strategy

much greater detail. With 3D velocities, it may become possible to unravel the inner dark halo slope,
although considerable further modeling effort for the stellar and gas components will be needed. Finally,
gravitational microlensing studies may assist in this by constraining the line of sight depth of the LMC.

Observational Strategy

For the LMC, observations will be taken with several pointings to cover the full galaxy. A total of 340 h
of observations are proposed for both dark matter and astrophysical motivations (see LMC Key Science
Project).

DM mass (TeV)
0.3 1 2 3 4 5 6 7 10 20 30

)-1 s3
 v

 (c
m

σ

27−10

26−10

25−10

24−10

23−10

CTA LMC, 340 h

Statistical errors only
 

-W+NFW max, W
bNFW max, b

-W+ISO min, W
bISO min, b

Figure 4.12 – CTA sensitivity on h�vi from observation of the LMC for 340 hours of observation in the bb̄ and
W+W� annihilation channels for both NFW and isothermal (ISO) dark matter profiles, as shown in the legend.
The sensitivities are computed with a 200 GeV energy threshold assuming statistical errors only.

Performance

The sensitivity is computed for two benchmark annihilation channels, bb̄ and W+W�, with the results
shown in Figure 4.12. The curves represent the 95% confidence level upper limits that would be obtained
on the dark matter annihilation cross-section as a function of dark matter particle mass in the case
that no emission associated with a dark matter spatial template is detected. The minimum energy
considered in the analyses is 200 GeV due to the minimum zenith angles allowed for LMC observations.
The strongest sensitivity is achieved for the NFW profile with the maximum rotation curve and maximum
allowed density within uncertainties in the inclination angle of the LMC, while the minimum rotation
curve with the isothermal profile yields the weakest sensitivity. In the most optimistic case, the expected
sensitivity is about a factor of twenty above the natural cross-section. The difference in the testable
annihilation cross-section between the extreme cases is a factor of ⇠ 10. The astrophysical backgrounds
in the LMC and their uncertainties differ from those in the Galactic Centre making it a complementary
dark matter search target.

4.2.4 Clusters of galaxies

Clusters of galaxies are the largest and most massive gravitationally bound systems in the universe, with
radii of a few Mpc and total masses of 1014 to1015 M�, of which galaxies, gas and dark matter contribute

Cherenkov Telescope Array
Science with CTA

Page 56 of 213

図 2.5 CTAで期待される暗黒物質の対消滅断面積の上限。（a）CTAの銀河中心の観測のシミュレーション結
果。10 TeV までの領域で強い制限をかけられる。図は Eckner（2021）より引用。（b）CTA の矮小楕円銀河の
観測のシミュレーション結果。図は The CTA Consortium（2018）より引用。
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第 3章

解像型大気チェレンコフ望遠鏡と Cherenkov
Telescope Array (CTA)計画

2章で述べたように、暗黒物質探査において対消滅由来のガンマ線を用いた間接探査は重要な役割を担っている。
高エネルギーガンマ線は地球の大気に入射するとチェレンコフ光を放出する。そのため暗黒物質の対消滅由来のガ
ンマ線を観測するには、人工衛星を用いて直接ガンマ線を観測する手法と、地上で解像型大気チェレンコフ望遠鏡
（Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope、 IACT）を用いてガンマ線由来のチェレンコフ光を観測する手法の
二つが挙げられる。暗黒物質の対消滅由来のガンマ線のフラックスは、式 2.4 からわかるように高エネルギーにな
るほど小さくなる。そのため有効検出面積の小さな人工衛星で高エネルギーのガンマ線を観測し、十分な事象量を
得ることは難しい。IACT は、地上に複数台設置することで有効検出面積を増加が可能であるため数百 GeV から
TeV のような高エネルギーガンマ線の観測に適している。本章では IACT の観測原理とその観測の現状、そして
IACTの次世代計画である CTA計画について述べる。

3.1 解像型大気チェレンコフ望遠鏡のガンマ線観測原理と現行の解像型大気
チェレンコフ望遠鏡

宇宙から飛来した高エネルギーガンマ線は、図 3.1（左）のように地球の大気の原子核の電磁場と相互作用し、電
子・陽電子対生成を起こす。その電子が大気の原子核の電磁場と相互作用し制動放射を起こし、ガンマ線を生成す
る。このように電子対生成と制動放射を繰り返すことで鼠算的に多数の荷電粒子が生成され、図 3.2(a)のような空
気シャワー（電磁シャワー）を生成する。
一方、地球の大気に入射した宇宙線（主に陽子）は大気の原子核とハドロン相互作用して、π 中間子など複数の
粒子を生成する。これらの粒子はシャワー軸に対して横方向の運動量を持つため生成されたハドロンシャワーと呼
ばれる空気シャワーは電磁シャワーに比べて図 3.2(b)のように横方向に広がった形状を持つ。
このように生成された荷電粒子は大気中の光速を超えた場合に、チェレンコフ光を放出する。チェレンコフ光は
図 3.3（黒線）のようなスペクトルで地上に到達する。IACT はこの光を検出することで間接的にガンマ線を観測
する。
ガンマ線由来のチェレンコフ光を撮影した場合は図 3.4（左）のような形状を持つ像となる。一方、宇宙線陽子
の場合は空気シャワーが横に広がった形状を持ち、様々な角度にチェレンコフ光を放射するため撮影された像は図
3.4（右）のように広がった形になる。この形状の違いからガンマ線と宇宙線の粒子判別を行う。焦点面カメラの１
画素の大きさを小さくすることで、より細かな形状を撮像できるのでガンマ線と宇宙線の判別性能の向上が見込ま
れ、望遠鏡のガンマ線天体の検出感度が向上する。一画素の大きさは光検出器の入力口径より小さくすることがで
きない。また現在の IACTには光検出器には焦点面での不感領域の低減を目的とした集光器が取り付けられている
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Fig. 1. Schematic view of the development of electromagnetic and hadronic air showers. The black dots correspond to the air nuclei with which the shower
particles interact.

Ā ' 14.5 is the average mass number of the air. In this way, the main characteristics of the electromagnetic showers can be
studied quite independently from the CR arrival direction (and are similar to those observed in solids once the corresponding
changes in �int and Ec are taken into account).

The energy losses of charged particles in a medium are usually parameterized as dE/dX = �↵ � E/⇠ , where ↵ '

2 MeV/(g cm�2) accounts for the ionization losses and ⇠ parametrizes the radiative (mostly bremsstrahlung) losses. For
electrons propagating in air the radiation length is ⇠ ' 37g cm�2 and is usually denoted as X0. Given that for E � Ec
the energy of an electron decreases as E / exp(�X/X0), one finds2 that the length over which the energy is halved is
`em ' ln 2 X0 ' 25 g cm�2. Note that the critical energy, corresponding to the one for which the ionization losses become
equal to the radiation ones, is Ec ' ↵X0.

The maximum in the development of the electromagnetic showers is reached in this model when all the particles have
an energy Ec, with their total number being

Nmax '
E0
Ec

' 1010 E0
EeV

. (1)

This happens after a number of generations nmax ' logNmax/log 2, which is quite large, typically 30–40. The depth of the
shower maximum is obtained as

Xmax ' nmax`em = X0 ln
✓
E0
Ec

◆
' 850

g
cm2 + Dem

10 log
✓

E0
EeV

◆
. (2)

Here we introduced the elongation rate D10 ⌘ dhXmaxi/d log E, which represents the change in average depth of shower
maximum per decade of energy, and for electromagnetic showers in this model is Dem

10 = X0 ln 10 ' 85g cm�2.
There are two additional features that become relevant for electromagnetic showers at ultrahigh-energies. One is the

so-called Landau–Pomeranchuk–Migdal (LPM) effect [8], which arises from the suppression of the bremsstrahlung emission
and pair production due to a destructive interference between the scattering amplitudes from different air nuclei, leading
to an enhanced growth of Xmax at energies beyond 10 EeV. The other is the fact that photons with energies beyond 50 EeV
may interact with the geomagnetic field to produce electron–positron pairs, and hence, at these energies, the showers could
start developing even before entering the atmosphere [9].

Turning now to the case of showers initiated by CR protons (we will later consider the case of heavier nuclei), one of
the main differences that appears is that in the hadronic interactions a large number of secondaries are produced, with the

2 Note that since it is easy to emit soft photons, the cross section for bremsstrahlung emission is actually infrared divergent and needs to be handled
carefully in MC simulation programs, but the radiation length X0 defining the average energy loss length is well defined, and so is `em. The pair production
interaction length is in turn �ee = (9/7)X0. A consequence of the copious production of low energy photons is that their number is usually much larger
than that of electrons and positrons, which is at variance with the simplified model of Heitler.

図 3.1 （左）ガンマ線（右）宇宙線の大気中の原子核との相互作用の模式図。図はMollerach and Roulet（2018）から引用。

ため、一画素の大きさはこの集光器の入力口径によって決まる。
この楕円形状の長軸方向は粒子の入射方向を示すため、同じガンマ線を複数の望遠鏡で同時に検出し、長軸の交

点を求めることでより高精度に粒子の到来方向を推定できる（図 3.5）。ガンマ線由来のチェレンコフ光はシャワー
軸からおよそ半径 100 m の範囲で降り注ぎチェレンコフ光の光子数密度が図 3.6 のように一定になる。このよう
な領域を light pool と呼ぶ。例えば 100 m 離れた位置にシャワー軸を持つようなガンマ線事象も、light pool 内に
IACTがあれば検出することができる。そのため IACTは π× 100 m× 100 m = π104 m2 の有効検出面積を持つと
言える。これは Fermi-LATのような人工衛星に搭載された検出器の有効検出面積 1 m2 程度であるとした場合にお
よそ 104 倍であるので、多くのガンマ線事象数を得ることができる。またより複数台の IACTを広い範囲に展開す
ることでさらに事象数を得ることができ、ガンマ線天体の検出感度の向上に貢献する。これが IACTの利点である。
図 3.6 からわかるように、地上に到達するチェレンコフ光の光子数は入射粒子のエネルギーに比例するため、光

子数から入射粒子のエネルギーを推定する。
大気チェレンコフ光観測時、星の光や大気光などの夜光（図 3.3、青線）や月光（図 3.3、緑線）が混入する。夜光

の検出量が増加すると、チェレンコフ光の夜光に対する SN比が悪化する。それによってガンマ線の検出効率、エ
ネルギー推定精度の悪化を招くことが想定される。よって夜光や月光の検出量を抑えることは、IACT のガンマ線
天体の検出感度を高める上で重要な点である。
現在、観測が行われている主な IACTはスペイン領カナリア諸島ラパルマ島のMAGIC望遠鏡、アフリカのナミ

ビアの H.E.S.S望遠鏡、アメリカの VERITAS望遠鏡である。MAGIC望遠鏡は合計 2台、H.E.S.S望遠鏡は合計
5台、VERITAS望遠鏡は合計 4台を設置している。このように複数台の望遠鏡で観測することで IACTの利点の
有効検出面積を拡大できる。
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(a) (b)

図 3.2 電磁シャワーと陽子の空気シャワーの発達形状の違いの比較。（a）電磁シャワーの発達イメージ。（b）
ハドロンシャワーの発達イメージ。図は Fabian Schmidt（2005）より引用。
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図 3.3 チェレンコフ光と夜光のスペクトル。チェレンコフ光のデータは Heller et al.（2017）より引用。夜光の
データは Benn and Ellison（2010）より引用。月光のデータは Cramer et al.（2013）より引用。月光は満月時に
月との角距離が 17 ◦–20 ◦ の時の観測データである。

180 Exp Astron (2009) 25:173–191
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2.6 TeV proton shower1.0 TeV gamma shower

Fig. 7 Difference between the images of gamma-induced and hadron-induced showers in the
camera (from K. Bernlöhr)

2.3 Stereoscopic method

The use of several telescopes observing the same shower in coincidence allows
a unique determination of the shower direction by projecting the images in all
triggered telescope cameras into one camera (see Fig. 9). Then the intersection
point of the image major axes yields the shower direction. Compared to a
single telescope the angular resolution, the 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

Fig. 8 The start of
stereoscopy: HEGRA on La
Palma (1995–2002) [14]. The
five 3.5 m telescopes were
situated in the center and at
the 4 corners of a square of
100 m sidelength. The FoV
was ≈ 5◦ ca.

100 m

ca 100 m

図 3.4 ガンマ線と陽子が入射した場合に撮影された像。一つの小さな枠が１ピクセルに相当し、一画素の大き
さは光検出器の前部に取り付けられている集光器の入力口径によって決まる。検出された光量で色付けされてい
る。（左）：1.0 TeVのガンマ線、（右）：2.6 TeVの陽子。図は Völk and Bernlöhr（2009）より引用。
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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)

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
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Fig. 10 Local muons hitting telescopes in the center and close to the periphery (left, courtesy
G. Hermann and W. Hofmann). In peripheral encounters the resulting image is difficult if not
impossible to distinguish from a low-energy γ -ray shower (right, based on H.E.S.S. data [15]). No
such effect occurs in the other telescopes of a multiple system. The exclusion of muon events in
stereoscopic systems reduces the muon background drastically

図 3.5 （左）のように複数の望遠鏡で同じガンマ線イベントを検出したときに、それぞれの像から黄色直線のよ
うに長軸を書くことができる。（右）のようにこれらの交点からの到来方向を推定する。図は Völk and Bernlöhr
（2009）より引用。

EA. Aharonian et al. /Astroparticle Physics 6 (1997) 343-368 34-l 

(h) 

R [m] 

Fig. I. Latera l dis tribution of the Cherenkov radia tion of y-ray and proton-induced showers at different observational leve ls : (a ) sea leve l; 
(b) 2.2 km; (c) 3.5 km; (d) 5.5 km. Solid lines  - primary y-rays of energies  10 GeV (I), 30 GeV (2). 100 GeV (3), 300 GeV (4). 
1 TeV (5) ; dashed lines  - primary protons of energies  100 GeV (6), 300 GeV (7), 1 TeV (8) 

is  the  basic element of the a rray - a  square  region with 
IACTs a t the  four corners . An array of N times N 
IACTs will contain (N - 1)2 such ‘ce lls ’. Air show- 
e rs  with impact points  within a  given ‘cell’ will be 
de tected primarily by the  four IACTs associa ted with 
the  ‘cell’. Therefore , in the  following all s imulations 
a re  carried out for a  single ‘ce ll’, considering only 
showers  with impact points  inside the  ‘cell’. The per- 

formance of an IACT array with M ‘cells’ and obser- 
vation time r is  then simply given by the  performance 
of a  single ‘cell’ for observation time Mt; it is  there- 
fore  s tra ightforward to predict the  performance of ar- 
bitrary array s izes . In the  hardware  implementation of 
a  la rge  array, the  trigger logic will be arranged locally 
within a  ‘ce ll’. In setting up an array, one will most 
likely s ta rt measurements  with a  single ‘cell’ and con- 

図 3.6 ガンマ線と宇宙線陽子由来のチェレンコフ光の密度分布の比較。実線がガンマ線由来、破線が宇宙線陽
子由来のチェレンコフ光の場合を表す。ガンマ線由来のチェレンコフ光はおよそ 100 mまで密度が一定になる。
1 から５は入射粒子がガンマ線の場合である。エネルギーは１：10 GeV、２：30 GeV、３：100 GeV、４：
300 GeV、５：1 TeVである。６から８は入射粒子が陽子の場合で、エネルギーは 6：100 GeV、7：300 GeV、
8：1 TeV である。これから高エネルギーの粒子であるほど多くのチェレンコフ光を放射することがわかる。図
は Aharonian et al.（1997）より引用。
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176 Exp Astron (2009) 25:173–191

In general the flux of Cosmic Ray (CR) particles is much larger—by a factor
of about 103—than that of γ -rays. This implies a large background for γ -
ray astronomy from the ground. It must be separated from the γ -ray signal,
because no anti-coincidence shield can be applied as in space detectors.

At primary γ -ray energies of about 100 GeV very few energetic photons or
electrons reach the ground. But the shower electrons from the original γ -ray
are still observable with optical telescopes through their Cherenkov radiation
in the optical range, because this atmospheric Cherenkov emission reaches the
ground without major absorption. Figure 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 char-
acterized 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 pro-
duces 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

α

particle

Cherenkov
light

charged

250 m

"light pool"

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)

図 3.7 チェレンコフ光の光子数密度が一定になる light pool と呼ばれる領域を示す。右図は海抜 1800 m で
1 TeV のガンマ線由来のチェレンコフ光を検出したときの light pool を示す。図は Völk and Bernlöhr（2009）
より引用。
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(a)

(b)

図 3.8 （a）北サイト（スペイン、ラパルマ諸島）（b）南サイト（チリ、パラナル）の完成予想図。最も口径大き
なものが大口径望遠鏡である。LST は北サイトに４台、南サイトに４台建設される予定である。北サイトの近
くには現在稼働しているMAGIC望遠鏡が設置されている。画像提供：Gabriel Pérez Diaz, IAC / Marc-André
Besel, CTAO

3.2 CTA計画概要
チェレンコフ望遠鏡アレイ（Cherenkov Telescope Array、CTA）計画は、IACTを北半球のスペイン（図 3.8(a)、
北サイト）と南半球のチリ（図 3.8(b)、南サイト）の二つの観測サイトに合計で約 100台を図 3.9のように配置し、
高エネルギーのガンマ線を観測する次世代の天文台計画である。口径の異なる三つの望遠鏡（大口径望遠鏡、中口
径望遠鏡、小口径望遠鏡）を用いることで、従来の IACTに比べ広いエネルギー領域である 20 GeVから 300 TeV

の範囲の観測を可能とする。また望遠鏡台数の増加からガンマ線の有効検出面積の増加し、図 3.10にあるように従
来の IACTや水チェレンコフ実験に比べ、一桁高いガンマ線天体の検出感度を実現する。2018年、北サイトに大口
径望遠鏡の初号機が完成し現在試験観測中で、その他の望遠鏡も 2025年の完成に向け、開発中である。

3.3 大口径・中口径・小口径望遠鏡
大口径望遠鏡（Large-Sized Telescope、LST）（図 3.11）は、低エネルギー帯（20 GeV から 3 TeV）のガンマ
線を観測する望遠鏡である。低エネルギーのガンマ線は、高エネルギーのガンマ線に比べ到来頻度は高いが、放
出されるチェレンコフ光の光量が少ない。そのため多くのチェレンコフ光を集光するために 23 m という大きな
主鏡が使われている。LST は低エネルギー帯の観測を担うため、観測エネルギーの下限値を可能な限り下げる
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図 3.9 北サイト（左）と南サイト（右）での望遠鏡の配置を示す。広い範囲に多数の望遠鏡を配置することで、
従来の IACTに比べ有効検出面積の増加が見込まれる。赤点：大口径望遠鏡、緑点：中口径望遠鏡、紫点：小口
径望遠鏡。図は https://www.cta-observatory.org/about/how-cta-works/より引用。

図 3.10 観測時間 50 時間で達成可能な、ガンマ線天体検出感度の曲線を示す。CTA は従来の大気チェレンコ
フ望遠鏡（MAGIC、H.E.S.S）に比べ、10倍高い感度を持つ。図は The CTA Consortium（2018）から引用。



3.3 大口径・中口径・小口径望遠鏡 17

表 3.1 大口径・中口径・小口径望遠鏡の仕様

大口径望遠鏡 中口径望遠鏡 小口径望遠鏡
エネルギー領域 20 GeV - 3 TeV 80 GeV - 50 TeV 1 TeV - 300 TeV

主鏡の口径（m） 23.0 11.5
主鏡：4.3
副鏡：1.8

視野（deg） 4.5
7.5（FlashCAM）
7.5（NectarCAM）

10.5

画素数 1855
1764（FlashCAM）
1855（NectarCAM）

2368

画素サイズ（deg） 0.1
0.17（FlashCAM）
0.17（NectarCAM）

0.19

台数（北） 4 15 0
台数（南） 4 25 70
光検出器 PMT PMT SiPM
光学系 放物面鏡 Davies-Cotton Schwarzschild–Couder

ことが重要である。また光学系は放物面鏡を採用しており、視野中心の結像性能が良い光学系である。現在の画
素サイズの 0.1 deg はアンダーサンプリングであるため、より小さい画素サイズにすることでより良い結像性能
を視野中心で得ることができる。中口径望遠鏡（Medium-Sized Telescope、MST）（図 3.13）は、中間のエネル
ギー帯（80 GeV から 50 TeV）のガンマ線を観測する望遠鏡である。光学系は Davies-Cotton という視野中心か
ら視野の端まで結像性能が一貫して大きく変化しない光学系を採用しているため、画素サイズを変化させても結
像性能は向上しない。LST と MST の焦点面カメラは、光検出器に PMT を使用している。PMT の前方に集光器
を装着したものがハニカム構造で並べられている。小口径望遠鏡（Small-Sized Telescope、SST）は、高エネル
ギー帯 1 TeV から 300 TeV）のガンマ線を観測する望遠鏡である。高エネルギーのガンマ線は到来頻度が低いた
め、広い範囲に複数台の望遠鏡を設置することで有効検出面積を拡大する。加えて主鏡と副鏡の二枚の鏡からなる
Schwarzschild–Couder光学系を採用し、広い観測視野を得ることでより多くの高エネルギーガンマ線を観測するこ
とができる。また Schwarzschild–Couder光学系を採用することで焦点面が小さくなる。そのため SSTでは光検出
器に LST・MSTで使用されている PMTに比べ小型である半導体光電子増倍子（Silicon PhotoMultiplier、SiPM）
を採用している。
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図 3.11 北サイトに建設された大口径望遠鏡 1号機。画像提供：Iván Jiménez

図 3.12 中口径望遠鏡の試作機。画像は Glicenstein（2019）より引用。
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図 3.13 小口径望遠鏡の試作機。画像提供：奧村曉

図 3.14 北サイトに建設された大口径望遠鏡 1号機の焦点面カメラ。画像提供：稲田知大
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図 3.15 中口径望遠鏡の焦点面カメラ。画像は https://www.cta-observatory.org/project/technology/mst/より引用。

図 3.16 小口径望遠鏡の焦点面カメラ。画像提供：Christian Föhr
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第 4章

観測時間拡大に向けた光検出器の SiPM採用
と夜光低減の先行研究

2 章で述べたように、ガンマ線観測による暗黒物質探索においてガンマ線天体検出感度を向上させるためには、
より多くの事象数を得ることが要求される。そのためには 3章で述べたように、広大な範囲に多数の IACTを配置
し、ガンマ線の有効検出面積を増加させる方法の他に観測時間を拡大させるという方法がある。しかし IACTは可
視光域のチェレンコフ光を観測対象とし、晴天時の月光がない中での観測が理想的であり月光下などの大光量下で
は観測は基本的に行われないため、稼働率（duty cycle）が 10 %–15 %と低くなる。月光下での観測が基本的には
行われないのは、大光量を検出した場合に PMT に大電流が流れ、PMT の経年劣化を早めるためである。現行の
IACT の一つの MAGIC は観測時間拡大のために、PMT の増幅率を下げ、かつ月光や夜光の放射が多くなる長波
長域の光を吸収する物質を配合したフィルターを使用することで月光下での観測を行うという夜光低減手法が採用
されている（Ahnen et al. 2017）。CTA では LST と MST の観測時間の拡大に向けて、光検出器を PMT に比べ高
い光検出効率を持ち、受光量に起因する経年劣化が起きない SiPMの採用が検討されている。本修士論文では、特
に SiPMの採用に関する研究が進められている LSTに絞って今後議論を行なっていく。
本章では、第一に簡単に LSTの焦点面カメラの構成を述べ、さらに LSTとMSTで採用が検討されている SiPM
の検出原理を説明する。そして IACT で SiPM を使用する場合の利点、欠点そして課題を明らかにし、これまで
IACTで採用されてきた夜光低減手法の先行研究が LST・MSTに適用可能かを述べる。

4.1 焦点面カメラの構成
現在、LST初号機では光検出器に光電子増倍管（PMT、図 4.1、R11920-100-20）が採用されており、2–4号機
では R12992-100-20が採用されている。また PMTの前面には望遠鏡の主鏡から反射された光を PMTの光電面へ
と導く集光器が取り付けられている。集光器を図 4.2 のように並べることで、焦点面での不感領域を減らすことが
できる。図 4.1のように集光器の集光効率を特定の入射角度で落とすことで、主鏡以外から入射する光（夜光など）
を低減が可能となる。集光器は焦点面カメラの軽量化のためにプラスチック基板を使用しており、内面には表面保
護と表面反射率を高める目的でアルミニウムを含んだ３層からなる増反射膜が蒸着されており、図 4.4 のように広
い波長域で高い反射率を持つ。
また焦点面の前面にはカメラ表面を砂埃や風雨から保護や密閉を目的とした直径 2.2 m の窓が設置されている。
観測対象であるチェレンコフ光の波長帯に対して高い透過率が求められる。
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図 4.1 LST初号機で採用されている PMT（R12992-100-20）。画像提供：奥村曉

図 4.2 集光器を焦点面で並べた模式図。焦点面の不感領域の低減が可能である。図は Okumura（2012）より引用。

図 4.3 集光器の入射角度ごとの集光効率。内部の曲線ごとに場合分されている。図は Okumura（2012）より引用。
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図 4.4 LST-1 の集光器の内面に蒸着されている多層膜の反射率（計算値）。広い波長域で高い反射率を持つよ
うに設計されている。

4.2 半導体光電子増倍素子
これまで IACTで一般的に使用されてきた PMTとは異なり、我々は LSTとMSTの光検出器に新たに図 4.5の
ような Silicon PhotoMultiplier（SiPM）の採用を検討している。SiPMとは、半導体の PN接合に降伏電圧を超え
る逆電圧をかけることで光電流が増倍される高速・高感度のフォトダイオードをガイガーモードで使用し、クエン
チング抵抗と呼ばれる抵抗を直列に接続したものを並列に並べた検出器である。SiPMは、PMTに比べ高い光検出
効率（Photon Detection Efficiency、PDE）を持ち、PMTに比べ低電圧で運用可能であり、そして軽量である。し
かし SiPM は図 4.6 の波長の二次光子を発生させ、この二次光子の波長域は SiPM の感度を持つ波長域と重なる
ため検出される。そのためこの二次光子を他の APD セルで検出するオプティカルクロストークという現象が発生
する。オプティカルクロストークによって検出光子数よりも発生光電子数が増加するため、出力電荷もその分増加
してしまう。そのため入射した光子数を大きく見積もってしまい、入射したガンマ線のエネルギー決定精度が悪化
する。

4.3 光検出器の SiPMの採用における利点・欠点および課題
これまで SiPMの検出原理について述べてきた。ここでは PMTの代わりに SiPMを IACTの光検出器として運
用した場合の利点と欠点、そして課題について述べる。SiPM を IACT で使用する利点は、第一に SiPM は PMT
に比べ高い PDEを持つ点である（図 3.3）。高い PDEによって光量の少ない低エネルギーガンマ線の検出量の増加
し、低エネルギーのガンマ線に対する検出能力の向上が期待される。第二に受光量による経年劣化が起きないため、
月光下での観測が可能となり、観測時間を拡大できる点。観測時間が増加することで検出されるガンマ線事象が増
加し、ガンマ線天体の検出感度が向上する。第三に SiPMは細分化が可能であるため、１画素の大きさを小さくす
ることができる。これによって撮影した像の細かな形状を再現可能となり、ガンマ線とハドロンの弁別性能が向上
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図 4.5 型番：S14521-8649。4× 4 = 16画素の SiPMを 4つ並べたもの。画像提供：奥村曉

quoted in [2] where the measurements were carried out in the
same part of the spectrum.

4. Discussion

In the first time, we measured the emission from a Si avalanche
in the entire spectrum 470–1600 nm. We noticed that the
spectrum continued above the wavelength 1600 nm but the type
of NIR camera used had no sensitivity for longer wavelengths.
Although the light emitted in the NIR will not contribute to the
cross-talk effect, still this measurement is important because it
can contribute to understanding the complex mechanisms of light
production in an avalanche. Several models were suggested in the
past for explaining the light emission, for example, bremsstrah-
lung in [2], and a multi-mechanism scenario, including indirect
and direct interband and intraband transitions (see for details
[2–8]). It is interesting to note that only a small amount of light is
produced for wavelengths below 550 nm. Still this might be

important for applications in which an SiPM is attached to a
secondary optical element like an optical fibre or a scintillator.
These can reflect back a substantial portion of impinging light,
boost the cross-talk effect and thus degrade the amplitude
resolution.

5. Conclusions

By using an MPPC from Hamamatsu we measured light
emission from Si avalanches of 2.6!10"5 photon/e" in a wide
spectral range (500–1600) nm (1.2!10"5 photon/e" in the range
500–1117 nm). This result can contribute to understanding of the
mechanisms of light production in Si avalanches and can provide
useful input for designing SiPMs with suppression of the
unwanted cross-talk effect. Also, the measured spectrum can
provide important clues for preventing from boost of the cross-
talk, when these sensors are coupled to scintillators or optical
fibres that back-reflect some part of the impinging light.
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Fig. 2. Measured differential light emission spectrum from Si avalanche. The stars
mark the peak wavelengths of the LEDs used for the calibration. The largest error
for any point in the spectrum is r24.8%.
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図 4.6 オプティカルクロストークで放出される二次光子の放射スペクトル。図はMirzoyan et al.（2009）から引用。

し、ガンマ線天体の検出感度の向上が期待される。また、画素あたりの夜光検出量を低減することができるため、
画素あたりの SN比を改善することが可能である。この点に関しては望遠鏡の光学系の結像性能より大きい画素を
採用している LST にのみ適用されるものである。第四に SiPM は動作電圧が低いため、望遠鏡全体の消費電力を
抑えることが可能である。以上のような点から現在 LST・MSTの光検出器への SiPMの採用が検討されている。

SiPMを IACTで使用する欠点は、第一に PMTに比べ夜光の放射が多くなる長波長側での感度が高い点である。
夜光の検出量が増加することで、チェレンコフ光の夜光に対する SN比が悪化し、トリガー閾値が高くなり低エネ
ルギーのガンマ線への感度が悪化を招く。これは低エネルギー帯を観測する LSTにとっては重要な問題である。第
二にオプティカルクロストークの発生確率が高い点である。これは先ほども述べたように、撮影した像を用いたガ
ンマ線とハドロンの弁別性能の悪化や、トリガー頻度の増加による望遠鏡の不感時間の増加を招く。不感時間が増
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(a)

Figure 3: On the left, the UV-pass filters installed on the camera of one of the
MAGIC telescopes. On the right, design of the frame that holds the filters. The
outer aluminium ring is screwed to the camera.

level could then be different depending on the observation con-
ditions. For the performance study in this work we adopted
a “mean scenario”, corresponding to an NSB transmission of
25%.

The filters were bought in tiles of 20 cm× 30 cm, and
mounted on a light-weight frame. This frame consists of an
outer aluminum ring that is screwed to the camera and steel
6 mm× 6 mm section ribs that are placed between the filter tiles
(see Figure 3). The filter tiles are fixed to the ribs by plastic
pieces and the space between tiles and ribs is filled with silicon.
This gives mechanical stability to the system and prevents light
leaks. Two people can mount, or dismount, the UV-pass filter
on a MAGIC camera in about 15 minutes.

3. Data sample and analysis methods

To characterize the performance of MAGIC under moonlight
we used 174 hours of Crab Nebula observations taken between
October 2013 and January 2016, under NSB conditions going
from 1 (dark) up to 30 × NSBDark

4. Observations were carried
out in the so-called wobble mode (Fomin et al., 1994), with a
standard wobble offset of 0.4◦. All the data correspond to zenith
angles between 5◦ and 50◦. For this study we selected samples
that were recorded during clear nights, for which the application
of the MC corrections described in (Fruck et al., 2013) are not
required.

Data were divided into different samples according to their
NSB level and the hardware settings in which observations were
performed (nominal HV, reduced HV or UV-pass filters), as
summarized in Table 1. When dividing the data we aimed to
have rather narrow NSB bins while keeping sufficient statistics
in each of them (∼ 10 hours per bin). Bins are slightly wider in
the case of the UV-pass filter data to fulfill that requirement.

3.1. Analysis

In this section we describe how moonlight affects the
MAGIC data and how the analysis chain and MC simulations

4Observations are possible at higher illumination levels, but it is hard to get
Crab data under such occasions. In fact, only on rare situations MAGIC targets
are found under higher NSB levels than the ones analyzed in this work.

Sky Brightness Hardware Settings Time
[NSBDark] [h]

1 (Dark) nominal HV 53.5
1-2 nominal HV 18.9
2-3 nominal HV 13.2
3-5 nominal HV 17.0
5-8 nominal HV 9.8

5-8 reduced HV 10.8
8-12 reduced HV 13.3

12-18 reduced HV 19.4

8-15 UV-pass filters 9.5
15-30 UV-pass filters 8.3

Table 1: Effective observation time of the Crab Nebula subsamples in each of
the NSB/hardware bins.

Figure 4: Distributions of the pixel charge extracted with a sliding window for
pedestal events (i.e., without signal) for different NSB/hardware conditions.

have been adapted. The data have been analyzed using the stan-
dard MAGIC Analysis and Reconstruction Software (MARS,
Zanin et al. (2013)) following the standard analysis chain de-
scribed in Aleksić et al. (2016b), besides some modifications
that were implemented to account for the different observation
conditions.

3.1.1. Moonlight effect on calibrated data

After the trigger conditions are fulfilled, the signal of each
pixel is recorded into a 30 ns waveform. Then an algorithm
looks over that waveform for the largest integrated charge in
a sliding window of 3 ns width, which is saved and later cali-
brated (Aleksić et al., 2016b). In the absence of signal, the slid-
ing window picks up the largest noise fluctuation of the wave-
form. The main sources of noise are the statistical fluctuations
due to NSB photons, the PMT after pulses and the electronic
noise. The noise due to background light fluctuations scales as
the square root of the NSB (Poisson statistics). The after pulse
rate is proportional to the PMT current, which increases linearly
with the NSB. When the PMTs are operated under nominal HV,
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Figure 1: Crab FOV brightness, simulated with the code described in Britzger
(2009), as a function of the angular distance to the Moon for different Moon
phases (gray solid lines). Moon zenith angle was fixed at 45◦. In blue, green and
red the maximum NSB levels that can be reached using nominal HV, reduced
HV and UV-pass filters are shown, respectively.

As a first approximation, the brightness of the whole sky
strongly depends on the Moon phase and its zenith angle. Fig-
ure 1 shows the brightness of a Crab-like FOV, seen by MAGIC,
as a function of the angular distance to the Moon for different
Moon phases. The brightness values were simulated with the
code described in Britzger (2009), for a Moon zenith angle of
45◦. While the Moon phase is lower than 50%, the brightness is
below 5×NSBDark in at least 80% of the visible sky and then in
general operations can be safely performed with nominal HV.
For phases larger than 80%, the brightness is typically above
10×NSBDark in most of the sky when the Moon is well above
the horizon, and the observations are usually only possible with
reduced HV. When the Moon phase is close to 100%, obser-
vations are practically impossible without the use of UV-pass
filters. Combining nominal HV, reduced HV and UV-pass filter
observations, MAGIC could increase its duty cycle to ∼40%.

2.3. UV-pass filters

Camera filters are used to reduce strongly the NSB light,
while preserving a large fraction of the Cherenkov radiation that
peaks at ∼330 nm. The filter transmission must be high in UV
and cut the longer wavelengths. They were selected to maxi-
mize the signal-to-noise ratio that scales as TCher/

√
TMoon, with

TCher and TMoon the Cherenkov-light and the moonlight trans-
mission of the filters, respectively. An additional constraint was
imposed by the MAGIC calibration laser, which has a wave-
length of 355 nm. TMoon depends on the spectral shape of the
scattered moonlight, which depends on the angular distance to
the Moon. Far from it (tens of degrees away) the NSB is dom-
inated by Rayleigh-scattered moonlight that peaks at ∼470 nm.
Close to the Moon, Mie scattering of moonlight dominates; its
spectrum peaks at higher wavelengths and resembles more the
spectrum of the light coming directly from the Moon (“direct
moonlight”). The spectral shape of the NSB is also affected by
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Figure 2: The blue curve shows the typical Cherenkov light spectrum for a ver-
tical shower initiated by a 1 TeV γ ray, detected at 2200 m a.s.l (Doering et al.,
2001). In green, the emission spectrum of the NSB in the absence of moon-
light measured in La Palma (Benn & Ellison, 1998). The dotted curves show
the shape of direct moonlight spectrum (black) and Reyleigh-scattered diffuse
moonlight (grey) (Gueymard, 1994, 1995). The four curves are scaled by arbi-
trary normalization factors. The filter transmission curve is plotted in red. As a
reference, the quantum efficiency of a MAGIC PMT is plotted in orange (using
the right-hand axis).

the aerosol content and distribution, and by the zenith angle of
the Moon.

Typical spectra for Rayleigh-scattered and direct moonlight
were computed using the code SMARTS (Gueymard, 1994,
1995), adding the effect of the Moon albedo. They can be seen
in Figure 2, together with the spectrum of the Cherenkov light
from a vertical shower initiated by a 1 TeV γ ray, at 2200 m
a.s.l. (Doering et al., 2001). Taking the spectral information
of Cherenkov light and diffuse moonlight into account, we
selected commercial inexpensive UV-pass filters produced by
Subei3 (model ZWB3) with a thickness of 3 mm and a wave-
length cut at 420 nm. The filter transmission curve is also
shown in Figure 2. The transmission of the filters for Cherenkov
light from air showers were measured by installing a filter in
only one of the two telescopes, selecting image of showers with
similar impact parameters (defined as the distance of the shower
axis to the telescope center) for both telescopes, and comparing
the integrated charge in both images. The measured Cherenkov-
light transmission at 30◦ from zenith is TCher = (47 ± 5)% .
The transmission for the NSB goes from ∼20%, when pointing
close to the Moon, to ∼33%, when background light is domi-
nated by either Rayleigh-scattered moonlight or the dark NSB.
Other parameters such as the Moon phase and zenith angle also
affect the NSB transmission. The conversion from DC to NSB

3http://www.globalsources.com/sbgx.co

4

図 4.7 (a)フィルター (b)フィルターの透過率。透過率（赤線）は 450 nm程度でカットオフを持ち、夜光（緑
線）や月光（黒線、灰色線）の検出量を低減する。図は Ahnen et al.（2017）より引用。

加すると有効観測時間が減少するため、検出されるガンマ線事象数が低下しガンマ線に対する感度の悪化を招く。
ここで光検出器の SiPM 採用による欠点の一つである夜光の検出量の増加に着目する。過去の先行研究でも夜
光の検出量低減のためにいくつかの手法が採用されている。それらの手法が LST や MST でも運用可能かを考え
る。第一にMAGIC望遠鏡で採用された長波長吸収物質を配合した窓フィルターを用いた手法である（Ahnen et al.
2017）。この手法は長波長の光を窓フィルターが吸収するため（図 4.7(b)）、夜光の検出量の増加を防ぐことが可能
である。しかし窓フィルターの透過率は、窓フィルターの物質特性で一意に定まるため、細かな透過率特性の調整
が困難であるため、最適な選択とは言えない。また強度の点からこの手法は適切ではないと考える。
第二に CTA計画小口径望遠鏡の設計案候補の一つであった SST-1Mで採用された多層膜を蒸着した窓を用いた
手法である。焦点面カメラの窓（図 4.8(b)）に図 4.9のような透過率を持つ多層膜が蒸着されており、550 nm程度
以降の夜光の低減の役割を担っている。多層膜は層の物質の屈折率と厚みによって、カットオフ特性を調節が可能
であるため、MAGIC の手法に比べ細かな透過率形状の調節が可能である。しかし図 4.6 のスペクトルを持つオプ
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low pass filter coating. As matter of fact, with a simple window without any filter, even with a more
UV transparent material as PMMA, the NSB would have been about 3.75 times bigger. The non-
uniformity among the six diagonals as a function of the distance to the center was measured to be
lower than 2%. Therefore, the average radial profile was used to generate the window transmittance
map. From this map, the relative per-pixel correction was derived and is shown in figure 11 (right).
These corrections can be used to derive the per-pixel [SiPM⇥ [cones value from a measurement with
uniform illumination or using muon ring images on-site (as described in [23]).

Figure 11. Left: The SST-1M camera equipped with its filtering window on the telescope structure in
Krakow. The yellowish color of the reflected image is due to the window coating, which cuts o� light beyond
540 nm, which is then reflected out of the camera. The filter is optimized for transmission in the blue. It
also reduces Fresnel losses with an anti-reflective layer. Right: Relative e�ciency of transmission for the
Cherenkov light spectrum from 300 nm to 550 nm per camera pixel with respect to the average value over
all pixels.

4 Characterization of the camera performance

4.1 Charge resolution

The charge resolution plays a crucial role for the energy resolution of the telescope. The number
of photons impinging on the camera and the density of photons at ground are directly related to
the primary gamma-ray energy starting the electromagnetic shower. It is therefore fundamental to
assess the error in reconstructing the number of photons and that this estimate is not a�ected by any
systematic e�ect. The charge resolution is ultimately limited by the nature of the source, which has
Poisson fluctuations in the emitted number of photons. It also takes into account the resolution of
the camera photo-sensors, pre-amplifying electronics and data acquisition chain.

The data analysis performed is similar to the one described in [10], but we now perform the
measurement for each of the 1296 camera pixels and express results in photon units rather than
photo-electrons. The results are also compared against the CTA requirements.

The charge resolution ⇠' is defined as the ratio between the variance and expected value of
the reconstructed charge in units of photons:

⇠'(#W) =
+0A (#W)
E(#W)

(4.1)
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図 4.8 SST-1Mは CTA小口径望遠鏡の候補の一つであった一枚鏡の望遠鏡である。（a）SST-1Mの試作機図
は?より引用。（b）SST-1Mの焦点面カメラ。窓には多層膜が蒸着されている。図は Alispach et al.（2020）より
引用。

ティカルクロストークの二次光子を、窓の多層膜で反射してしまい、それを SiPMが検出することでオプティカル
クロストークの増加が想定される。また LST・MST の焦点面の窓は巨大であるため（LST は 2.2 m、その窓に多
層膜蒸着を行うことができる蒸着窯が現状存在しないため、もしこの手法を運用する場合には追加で蒸着窯の製作
費が加算される。加えて窓がアクリル製であるため多層膜の蒸着が困難である。窓の素材をガラスに変更すること
で、この問題は解決するが、強度の観点から窓の素材としてガラスは不適用である。このような点から多層膜蒸着
した窓を用いた手法は LST・MSTでの運用は現実的ではないと考える。
以上のように、先行研究の手法では LST・MST での運用は現実的ではないため、新たな第三の手法の検討が求

められる。
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Figure 10. Left: Transmittance of the filtering window (blue), photo-detection e�ciency of the SiPM
(orange), the collection e�ciency of the cones (green) and the overall e�ciency (red) as a function of
the wavelength. Right: Spectra of the calibration devices measured with a spectro-photometer (AvaSpec-
ULS3648) and the CTA reference Cherenkov light spectrum in the atmosphere.

3.2 Optical element properties

The e�ciencies [8 of the di�erent optical components (namely the light funnels, the SiPMs and the
entrance window) have been measured for the wavelengths in the range of the spectrum of Cherenkov
emission in the atmosphere. The e�ciencies as a function of the wavelength are shown in figure 10
(left) together with the product of the e�ciencies (in red). Their measurements provide the photo-
electron to photon conversion factor, as illustrated in equation (2.3). The average e�ciencies for all
elements, convoluted with the Cherenkov spectrum over the wavelength range 300 nm to 550 nm,
are provided in table 3. Also the total PDP e�ciency, [total = [window ⇥ [cones ⇥ [SiPM = 17%,
is indicated.

The average optical collection e�ciency for the light concentrators below the cut-o� angle
corresponds to 0.88 for the Cherenkov light spectrum. Taking into account a geometrical fill factor
of 0.92 the average collection e�ciency of the cones reduces to [cones = 0.81. The verification of
the cone performance cannot be done for each individual camera cone, being too time consuming.
For this, in the validation phase of the technique (described in [12]), the uniformity of the quality
over batch of production has been verified allowing to qualify a batch just measuring few samples.
The photo-detection e�ciency (PDE) for SiPM is very uniform across each silicon wafer and overall
for SiPMs of the same type, being solid state device produced with well controlled and reproducible
techniques. In addition, the manufacturer has to comply with precise specification on the spread in
breakdown voltage between the four channels of a single SiPM (< 0.3 V). The PDE measurement
done to characterize our sensor are described in detail in [11].

Table 3 gives the average e�ciencies, but as shown in figure 11 (right), the optical e�ciency
varies from pixel to pixel. These di�erences need to be evaluated to properly reconstruct the
number of photons in each pixel (flat-fielding). The flat-fielding correction is one of the main
goals of the on-site calibrations (see section 5). This operation can be done at the site using an
external light source, mounted at the center of the mirror dish, which illuminates the camera with
a given known photon intensity. The number of photo-electrons in each camera pixel is measured

– 16 –

図 4.9 SST-1Mに使用されている窓の透過率（青線）。図は Alispach et al.（2020）より引用。
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第 5章

集光器への多層膜蒸着を用いた夜光低減手法
の検討

5.1 目的
4 章で述べたように、現在我々は PMT に比べ光検出効率が高く、観測時間を拡大できる SiPM の採用を検討を
している。しかし SiPMの採用によって夜光の検出量が増加し、ガンマ線のエネルギー推定精度やトリガー精度の
悪化を招きうる。夜光低減のために先行研究では、長波長吸収物質を配合した窓を用いた手法や多層膜蒸着した窓
による手法が取られてきた。しかしこれらの手法は、多層膜蒸着を行う装置の制限や細かな波長特性の調整が困難
な点から LST・MST での運用は現実的ではないと考えた。そこで本研究では、新たな夜光低減手法として集光器
への多層膜蒸着による手法を検討した。集光器への多層膜蒸着という手法はすでに LST初号機で使用されており、
すでに確立している技術である。LST初号機では、集光器の表面保護と表面反射率を高める目的で多層膜蒸着され
ており、本研究はこの多層膜にさらに夜光低減の役割を追加するという考えである。集光器の基板への蒸着技術は
すでに確立しているため、本研究では多層膜の膜厚増加や層数増加による材料費の増加だけに追加製作費用を抑え
ることが可能であるため、比較的安価に行える手法であると言える。望遠鏡台数の多い CTA では製作費用を抑え
ることは重要なことであり、この手法は台数の多い CTA には適した手法であると考えられる。しかし多層膜の膜
厚の数 nm規模の制御が困難であることから、シミュレーションで得られる反射率の計算値と実測値の間に乖離が
存在する。そのため多層膜蒸着した集光器のシミュレーションによる性能評価に、その両者の乖離がどの程度影響
するかを後に評価する必要がある。5.2と 7章でその議論を行う。
本章では名古屋大学と東海光学株式会社により共同開発された多層膜（奥村他 2021）を蒸着した集光器の性能を、
チェレンコフ光と夜光の検出量や信号であるチェレンコフ光の雑音の夜光に対する信号対雑音比（Signal to Noise
ratio、SN比）などを用いて評価した。また多層膜による影響を評価するために、LST初号機の集光器と同じ規格
の集光器基板に蒸着したものを想定、試作した。

5.2 夜光低減を目的とした多層膜の設計とその試作
夜光低減を目的とした多層膜の反射率特性は、チェレンコフ光と夜光の検出量の SN 比を最適化するために

550 nm 程度にカットオフを持つことが良いと考えられる（図 5.3：ピンク線）。このような反射率特性は、数十層
の多層膜を積層することである特定の角度では再現可能（図 5.3：青線）であるが、入射角度依存性を持つため広い
入射角度範囲でこのような反射率特性を保つことは困難である。またいくつかの問題が存在する。第一に数十層も
の層数を持つため総膜厚が大きくなり、プラスチック基板（ABS樹脂）に応力が働き、基板の変形を招く。第二に
層数が増加により多層膜の蒸着時間が増加するため、蒸着窯内の温度が上昇し基板から気体が発生し、蒸着した膜
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表 5.1 名古屋大学と東海光学によって開発された多層膜設計案と LST初号機の多層膜設計

層目 物質 設計 1 設計 2 設計 3 LST初号機

基板
8層目 (nm) Al 123.00 123.00 123.00 112.59
7層目 (nm) SiO2 68.97 68.97 68.97 72.56
6層目 (nm) Ta2O5 42.49 42.49 42.49 20.11
5層目 (nm) SiO2 41.88 41.88 41.88 –
4層目 (nm) Al 5.00 10.00 15.00 –
3層目 (nm) SiO2 39.14 39.14 39.14 –
2層目 (nm) Ta2O5 35.72 35.72 35.72 –
1層目 (nm) SiO2 35.93 35.93 35.93 –
空気層

Back up

12

短波長 長波長

基板
Al

反射 反射
基板

吸収

短波長 長波長

反射

Al

従来 本研究

図 5.1 従来の多層膜（LST 初号機）と本研究の多層膜の反射のイメージ図。基板とアルミニウム層の間には、
より接着具合を向上させる目的から酸化アルミニウムが存在する。

の膜質が低下を招く。第三に膜厚や層数が増加することで製作費が増加する。これらの問題から総膜厚を抑えた多
層膜が必要となる。加えて、この多層膜は 550 nm 以降の長波長の反射率を抑えるだけでなく、光検出器の SiPM
採用の利点である高い光検出効率を活かすために、300–550 nm程度の短波長の範囲で従来の LST初号機に多層膜
と同程度かそれ以上の高い反射率が求められる。
名古屋大学と東海光学株式会社によって、従来の LST初号機の集光器に蒸着している多層膜とは異なりアルミニ

ウム層を２層用いて、総膜厚を抑えた上で長波長の吸収する計 8層の多層膜案が開発された（奥村他 2021、表 5.2）。
1層目のアルミニウム層は可視光域（400から 750 nm）で反射と吸収の役割を担う。2層目に高屈折率の二酸化ケ
イ素、3層目に低屈折率の五酸化タンタル、4層目に高屈折率の二酸化ケイ素を積層することで多層膜全体の反射率
を高める。これは各層界面での反射光が膜厚、波長、入射角度に依存する干渉効果を受けるためである。膜厚を調
整することで干渉効果によって反射光を強め合うことも弱め合うことも可能である。5 層目のアルミニウム層は図
5.1（右）のように主に長波長側の反射率の増減に寄与すると考えられており、膜厚が薄いほど長波長側の反射率は
低くなり、膜厚が厚いほど高くなる（図 5.3）。6から 8層は高・低屈折率の層を積層することで長波長側の反射率
の低める役割を担っており、それらの層と 2から４層の膜厚は多層膜全体の反射帯域を決める。
今回提案された多層膜の膜厚は、多層膜への入射角度 60から 80 ◦ の大角度でチェレンコフ光の放射が多い波長

が 300から 500 nm程度で、高い反射率を持つように設計されている。多層膜への入射角度大角度としたのは、図
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Figure 4. (a) Simulated distribution of angles of incidence on the film surfaces. Only the first reflections of
photons that are detected later by the PMT are used. ✓ is the angle of incidence at the cone entrance. The
simulation was performed for the optimized cone profile described in Section 2.2 with a constant reflectance
of 95%. The photon angular distribution at the focal plane for a field angle of 1.50� (Figure 2) was assumed,
resulting in the small fraction for 0–5�. (b) Simulated distribution of angles of incidence on the PMT.

that conventional Winston cones are not optimal for hexagonal light concentrators and because
the use of a Bézier curve improves the collection e�ciency by ⇠2% when the entrance and exit
apertures are hexagons [14]. As a result, our prototype light concentrators are expected to have
higher collection e�ciencies compared with the other prototypes for SSTs [4] and MSTs [9] (by
roughly up to 10% in total).

2.2 Optimization of the Surface Profile

The inner-surface profile of the ABS cones was optimized by following the Bézier-curve method
described in [14]. In addition, we introduced a few assumptions to the ray-tracing simulation to
make it more realistic than the simulation performed in [14].

First, the reflectance of the specular surfaces was assumed to be 95% for any angle of incidence,
while only 90% and 100% reflectances were used in [14]. As already shown in Figure 5, the
measured reflectance in fact surpasses 95%; however, the surface profile of our prototype was
determined before obtaining the coating result, and thus a typical lower limit of 95% was employed.

The second assumption is that the photodetector attached to individual light concentrators is a
photomultiplier tube (PMT) with a semispherical photo cathode (Hamamatsu Photonics R11920-
100-203 or R12992-100-05, radius of curvature of 21 mm, tube diameter of 39.6 mm). The main
di�erence between R11920 and R12992 is the number of dynodes. The former has eight dynodes,
while the latter has seven. R11920 is intended for use in the first LST camera to be installed on the

3See reference [24] for the characteristics of a similar PMT model R11920-100-05.
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図 5.2 LST の集光器側面への入射角度分布。LST への入射天頂角ごとで色分けされている。大角度で光子が
入射することがわかる。図は Okumura et al.（2017）より引用。

5.2の LSTの集光器側面への入射角度分布（Okumura et al. 2017）を考慮したためである。図 5.3に LST初号機の
多層膜と各設計案の反射率の計算結果を示した。
東海光学株式会社によって、設計 1–3の多層膜が製作され、それぞれの多層膜の反射率の測定結果を図 5.5に示
す。測定は東京大学柏キャンパス物性研究所で行なった。測定には図 5.4 のように集光器への蒸着と同様の条件で
多層膜蒸着された円板を使用した。もし蒸着させる基板による蒸着具合の違いや、蒸着箇所ごとに蒸着のむらが存
在した場合、そこまでこの反射率測定では評価することができない。これらが集光器の集光効率に与える影響に関
しては、7章で評価し議論する。
図 5.5の反射率測定の結果から、どの場合でも 300–550 nm程度の短波長の範囲で反射率が低下しており、特に
図 5.5(a)と図 5.5(b)の５層目のアルミニウム層の膜厚が 5 nmと 10 nmの場合では計算値に比べ 10 %ほど低下す
ることがわかった。これでは、SiPM の採用による利点である高い光検出効率を無効化してしまう。そのため本修
士論文では短波長で計算値に近く、高い反射率を再現できた５層目のアルミニウム層の膜厚が Al 15 nm の多層膜
を使用して、夜光低減手法を検討した。短波長の範囲の反射率低下の原因として、５層目のアルミニウム層の膜厚
が薄い場合に膜が島状構造になっていることや、蒸着角度の問題などから膜質が低下したためだと考えられている。
今後本修士論文では、５層目のアルミニウム層の膜厚が 15 nm の多層膜を Al 15 nm 多層膜と呼び、Al 15 nm

多層膜を蒸着した集光器を Al 15 nm 集光器と呼ぶ。さらに図 5.6 にあるように Al 15 nm 集光器の試作は東海光
学株式会社によって完成した。この集光器の試作の測定については 7章で述べる。
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図 5.3 多層膜の反射率の比較。ピンク線：550 nmでカットオフさせた反射率特性の例。黒点線：LST初号機
の多層膜の反射率。黒・赤・緑実線：5層目アルミニウムの膜厚がそれぞれ 5、10、15 nmの場合（表 5.2）の
反射率。5層目のアルミニウム層の膜厚によって 550 nm以降の長波長の反射率が異なることがわかる。

図 5.4 反射率測定に用いた多層膜蒸着した円板。画像提供：西本圭司（東海光学株式会社）
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図 5.5 多層膜反射率の計算値と実測値の比較。実測値は東京大学物性研で測定した結果である。詳しくは付録
に。実線：計算値、点線：実測値。多層膜への入射角度ごとに色分けしており、赤：40◦、緑：50◦、青：65◦。
（a）５層目のアルミニウム層の膜厚が 5 nmの場合。（b）５層目のアルミニウム層の膜厚が 10 nmの場合。（c）
５層目のアルミニウム層の膜厚が 15 nmの場合。
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図 5.6 東海光学株式会社により製作された Al 15 nm集光器の試作（右）と LST初号機の集光器（左）。画像提供：奥村曉

5.3 多層膜を蒸着した集光器の ROBASTを用いた性能推定
光線追跡シミュレータ（ROOT-based simulator for ray tracing、ROBAST、 Okumura et al. 2016）を用いて、

Al 15 nm集光器の性能推定を行った。具体的には、多層膜の波長・入射角度ごとの反射率や多層膜蒸着した集光器
の集光効率を ROBASTを用いて算出し、LSTに搭載し際のチェレンコフ光と夜光の検出量を概算し、その検出量
や SN比などを用いて性能推定を行なった。

5.3.1 多層膜蒸着した集光器のチェレンコフ光と夜光の検出量の算出

多層膜蒸着した集光器を LSTに搭載した場合のチェレンコフ光と夜光の検出量を算出するために、多層膜を蒸着
した集光器の波長と入射角度ごとの集光効率を求める必要がある。多層膜を蒸着した集光器をシミュレーション上
で再現し、多層膜の反射や光線追跡を行うために ROBASTを用いた。
第一に多層膜の再現の確認ために ROBASTを用いて LST初号機と Al 15 nm多層膜の反射率を計算した。多層

膜への入射角度は LST の集光器への入射角度分布を考慮して 45 ◦、65 ◦、80 ◦ の 3 つの場合で行なった。図 5.7 に
その結果を示す。
次に Al 15 nm 集光器を再現し、入射光数と検出光数の比から集光器の集光効率を算出した。図 5.8 にその結果

を示す。図 5.8の結果から Al 15 nm集光器の集光効率が、長波長で低波長に比べ低下していることがわかった。
次に LSTに多層膜蒸着した集光器を搭載した際のチェレンコフ光と夜光の検出量算出のために考慮した LSTの

焦点面への光子の入射角度分布や光検出器の PDE、その波長・入射角度依存性について説明する。
全ての集光器が光軸に対し並行に取り付けられているため、集光器への光の入射角度は LSTの主鏡で反射した光

の焦点面への入射角度と考えることができる。LST の光学系を図 5.9(a) のように再現し、LST の焦点面カメラへ
の入射角度分布を求めた（図 5.9(b)）。

PMTの量子効率は、複数の PMTの量子効率を入射角度 0 ◦ での測定値の平均値を使用した。また PMTの量子
効率は図 5.10 のように入射角度依存性を持つ（Okumura et al. 2017）。この入射角度依存性を考慮するために、集
光効率を算出する際に焦点面への入射角度を求め、図 5.10の実線の値を用いて重み付けした。焦点面への入射角度
を求めるために、図 5.11(b)のように赤色の焦点面を PMTの形状を再現した。PMTの量子効率に従い生成された
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り、赤:45 ◦、緑:65 ◦、青:80 ◦。
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図 5.8 Al 15 nm 集光器の集光効率の計算結果。横軸は集光器への入射角度、縦軸が集光効率である。入射光
の波長を色分けしている。

光電子のうち、PMTの出力信号に寄与する電子の割合を収集効率という。LSTの PMT（R11920-100-20）の収集
効率は 95 %という値を想定した。PMTの PDEは量子効率と収集効率の積を PMTへの入射角度依存性で重み付
けることで見積った。

SiPM の PDE は、セルサイズが 75 µm で表面保護膜が取り付けられている SiPM（S14521-8649）の入射角度
0 ◦ で測定された値を使用した。SiPMの表面保護膜と Si層での吸収率の波長・入射角度依存性を考慮し、SiPMの
PDEに重み付けした。SiPMへの入射角度は図 5.11(a)のように赤色の焦点面を SiPMと同様の平面形状を再現し
て求めた。
以上の点を考慮した上で、チェレンコフ光と夜光と月光の一画素あたりの検出量を求めた。チェレンコフ光のス
ペクトルは Heller et al.（2017）、夜光のスペクトルは Benn and Ellison（2010）、月光のスペクトル Cramer et al.
（2013）より引用した。望遠鏡の鏡の大きさと視野は LST と同じ 23 m と 4.5 deg とした。チェレンコフ光はガン
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(a) (b)

図 5.9 （a）ROBASTによる LSTの光学系の再現（b）LSTの焦点面カメラへの入射角度分布。天頂角 1.5 ◦、
方位角 0から 45 ◦ で光線を降らせ分布を作成した。焦点面カメラから主鏡への視野角は 28 ◦ であるため、28 ◦

以降の角度から入射する光子は存在しない。

Figure 6. Prototype LST PMT module comprising a semispherical PMT (Hamamatsu Photonics R11920-
100-20) and preamplifier and high-voltage modules [11].
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Figure 7. (a) Anode sensitivity for 465-nm photons versus the angle of incidence, normalized relative to the
vertically incident (i.e., 0�) photons. The data points show the values measured of eight PMTs (R11920).
The values measured for the PMT used in the evaluation of light concentrators are shown with red-filled
triangles. The dashed line shows the average of the eight PMTs. The solid line shows the symmetrical
average (and extrapolates to 80–90�). The systematic uncertainty of data points mainly caused by instability
of the light source and the PMT nonlinearity is typically about 1%. (b) The averaged anode (red dashed) and
cathode (black solid) sensitivity of LST PMTs (R12992) versus light source position. Measurements of 90
PMTs were averaged and normalized to the position at Y = 0 mm. The insets schematically illustrate a PMT
and the definition of the curved Y axis. The systematic uncertainty of the curves here is again about 1%. The
figures are taken from [16].
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図 5.10 PMTの量子効率の入射角度依存性。横軸は PMTへの入射角度、縦軸は 0 ◦ のとき量子効率に対する
相対値である。赤点はある一つの PMTの測定結果、破線は 8つの PMTの測定結果の平均。実線は破線の対称
性の平均値。灰色の点は８つの PMTのそれぞれの測定結果である。図は Okumura et al.（2017）より引用。

マ線のエネルギーは 20 GeV を想定。チェレンコフ光の検出量は、計算対象の画素が全てチェレンコフ光の像に収
まっている場合を想定した。ガンマ線由来のチェレンコフ光は数 nsにわたって検出されることを考慮するために、
今回夜光と月光の検出量は 5 ns間に検出される光子数とした。

PMTがある波長 λで発生光子数は

検出光子数 (PMT) = 集光効率 (λ)×QE(λ)× 0.95× QE(θ)

QE(θ = 0)
×一画素に入射する光子数 (λ) (5.1)
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(a) (b)

図 5.11 集光器と焦点面の再現。赤色のものが焦点面を再現、緑線が焦点面で当たった光線、水色のものが集
光器を再現しており、光線が集光器内面で反射していることがわかる。黒色の平板は集光器に入らず、直接焦点
面に当たることを防ぐ目的のものである。（a）光検出器が SiPMの場合、平面の焦点面を再現している。（b）光
検出器が PMTの場合、焦点面は PMTの曲面の形状を再現している。

表 5.2 検出量の計算結果

チェレンコフ光（20 GeV）
[光子数/pixel]

夜光
[光子数/pixel/5 ns]

月光
[光子数/pixel/5 ns]

LST集光器 +PMT 26.5 1.7 –
LST集光器 +SiPM 44.1 8.4 73.8

Al 15 nm集光器 +SiPM 40.5 6.5 60.2

で求めた。また SiPMの場合は

検出光子数 (SiPM) = 集光効率 (λ)× PDE(λ)× 透過率 (θ)

透過率 (θ = 0)
×一画素に入射する光子数 (λ) (5.2)

で求めた。

5.3.2 結果

式 5.1と式 5.2を用いて、LST初号器の集光器（LST集光器と呼ぶ）と PMT、LST集光器と SiPM、Al 15 nm

集光器と SiPM の 3 つの場合のチェレンコフ光、夜光と月光の検出量の計算結果を表 5.2 にまとめた。PMT の場
合、CTAでは月光下の観測は行われていないため、PMTの場合の月光の検出量は計算していない。
光検出器を PMT（表 5.2、1段目）から SiPM（表 5.2、2段目）にすることで、チェレンコフ光の検出量が約 1.7
倍に増加するが、夜光の検出量も約 4.9 倍に増加することがわかった。さらに SiPM と Al 15 nm 集光器を使用し
た場合（表 5.2、3段目）には、SiPMと LST集光器の場合（表 5.2、3段目）に比べて、チェレンコフ光の検出量
は約 0.9倍に減少するが、夜光の検出量を約 0.7倍に減少させることがわかった。
次に集光器の評価指標としてチェレンコフ光の夜光・月光に対する SN比の推移を比較した。
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表 5.3 SN比の比較

SN比 (月光なし)
(2)に対しての相対値

SN比 (月光あり)相対値
(2)に対しての相対値

(1) LST集光器 (PMT) 1.3 –
(2) LST集光器 (SiPM) 1.0 1.0

(3) Al 15 nm集光器 (SiPM) 1.1 1.0

S

N
=
チェレンコフ光の検出量

(夜光の検出量)
1
2

(5.3)

を用いて、検出量と同様に LST 集光器と PMT、LST 集光器と SiPM、Al 15 nm 集光器と SiPM の 3 つの場合
で SN比を算出し、そのた。その結果を表 5.3にまとめた。表 5.3から、光検出器を PMT（表 5.3、1段目）から
SiPM（表 5.3、2 段目）に変更することで SN 比が約 0.76 倍に悪化することがわかった。また Al 15 nm 集光器
(表 5.3、3 段目) を使用することで、SiPM と LST 集光器の場合（表 5.3、2 段目）の場合に SN 比が 1.1 倍改善
されることがわかった。月光を含めた場合には、SN 比は変化しなかった。この結果から SiPM と Al 15 nm 集光
器を用いた場合、SiPM 採用のみを行なった場合に対して SN 比が改善することがわかった。しかし LST 集光器
と PMTを使用した場合に比べ SN比は及ばないことがわかった。SN比は雑音成分が小さいほど改善されるため、
Al 15 nm 集光器と SiPM を使用した場合の SN 比を改善するためにはより夜光の反射率を抑えた多層膜の反射率
特性が求められる。
次に集光器の評価指標としてガンマ線のエネルギー分解能を用いた。エネルギー分解能の大小関係を比較するた

めに
√
S +BG

S
=

√
チェレンコフ光の検出量+ (夜光の検出量)

(チェレンコフ光の検出量)
(5.4)

の近似値を用いた。BG は夜光検出量である。実際のエネルギー分解能を求めるためには、読み出し回路のノイ
ズやオプティカルクロストークなどを考慮する必要ある。ここで求められる値はあくまでもチェレンコフ光の像に
収まった一画素についてという仮定の上での値であるため、絶対値に意味はなく相対値にのみに意味がある。式 5.4
を用いて、LST集光器と本研究の集光器の二つの場合でエネルギー分解能を求めた。また夜光量を 6、12、20、100
倍に変化させて月光下観測を想定した。そのため PMTの場合の計算は行なっていない。
図 5.12(a)にその結果を示す。図 5.12(b)では LST集光器 +SiPMの場合に対する本研究の集光器の相対値の変

化を表したものである。この結果から夜光量が少ない場合には本研究の集光器を用いることで、逆に値が悪化する
ことがわかった。これは夜光量が少ない場合、シグナルがノイズに対して十分に大きくなり、指標が 1√

S
に比例す

るためである。この指標を最適化するには、よりチェレンコフ光の検出量を増加させるような反射率特性にする必
要がある。
このようにどの評価指標を改善するかで、求められる多層膜の反射率特性は異なることがわかった。また想定し

た通り SiPM の採用によって SN 比が悪化することが確認され、Al 15 nm 集光器を使用することで SN 比が改善
することが明らかになった。
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図 5.12 （a）夜光量ごとのエネルギー分解能の比較（b）（a）を LST集光器＋ SiPMの値の相対値で表示したもの。
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第 6章

モンテカルロシミュレーションを用いた集光
器の性能評価

前章では、大気チェレンコフ光と夜光の文献値を用いて両者の検出量や SN 比を導出し、多層膜蒸着した集光
器の性能を推定した。その結果、SiPM 採用によって夜光の検出量が増加し、SN 比が悪化することが確認され、
Al 15 nm集光器を使用することで SN比が改善することが明らかになった。SN比の悪化からトリガー閾値が上昇
し、ガンマ線の検出効率の低下が予想される。本章では、空気シャワーを生成するシミュレーションプログラムの
COsmic Ray SImulation for KAscade（CORSIKA、 Heck et al. 1998）と望遠鏡や光検出器の装置応答を行う記述
するプログラムの sim_telarray（Bernlöhr 2008）を使用したモンテカルロシミュレーションを行い、トリガー閾値
の関数であるガンマ線の有効検出面積を算出し、光検出器の SiPM採用に対して多層膜蒸着した集光器を用いた夜
光低減手法が有効であるかを明らかにする。

6.1 シミュレーション概要
IACT のチェレンコフ光の観測をシミュレーションするためには、大きく二つの工程を行う必要がある。第一に
空気シャワー生成し、そこから生成されるチェレンコフ光のシミュレーションと第二に生成されたチェレンコフ光
の光線追跡を行い、望遠鏡の装置応答のシミュレーションである。以下に本研究で使用したシミュレーションツー
ルの CORSIKAと sim_telarrayについて簡単に説明を行う。

CORASIKA は、高エネルギーのガンマ線や宇宙線の大気との相互作用によって生成される空気シャワーを
Monte Carlo法を用いて再現するシミュレーションプログラムである。CORSIKAは目的に応じて、入射粒子やエ
ネルギーなどを設定することできる。CORSIKA に設定する主なパラメータは入射粒子の種類（ガンマ線、陽子、
電子など）、事象数、エネルギー範囲、シャワー軸の方位角、天頂角、スペクトルのべき指数。これは高エネルギー
のイベント数確保のために、シャワー生成の時点では-2.0を設定し、解析時に重み付けして補正した。また入射粒
子の放射立体角半径、望遠鏡の標高と座標、地磁気などである。本研究では、CTA北サイト La Palma島の標高と
地磁気を使用した。

sim_telarrayは CORSIKAで生成したチェレンコフ光の粒子数や波長、放射角度などの情報を入力して、大気透
過と光の光線追跡を行い、反射鏡や光検出器などの装置応答を記述するプログラムである。鏡や光検出器の数、配
置、反射率などのパラメータを設定することで特定の望遠鏡を再現できる。本研究では最新の CTA の望遠鏡の設
定パラメータが含まれている production5を使用した。sim_telarrayでは、集光器の集光効率（図 5.8）の波長依存
性は考慮されておらず、入射角度と集光効率の単一の表が全ての波長に対して使用されている。多層膜蒸着した集
光器の場合は、集光効率が波長依存性は大きく（図 5.8）、望遠鏡の光学的有効面積（反射率などを加味した主鏡の
有効面積）を誤るため、sim_telarrayとは別にこの波長依存性を補正した。本研究では 5章で使用した光線追跡シ
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ミュレーターの ROBAST を用いて、Al 15 nm 集光器を使用した場合と、sim_telarray で使用されている LST 集
光器の集光効率を使用した場合のチェレンコフ光と夜光の検出量を比較し、波長依存性の補正を行なった。

6.2 背景事象のトリガー頻度とトリガー閾値の算出
LSTでは、隣接した複数画素で検出された出力の波高値の合計値が閾値を超えるかどうかでデータ取得の判定を

行う（トリガー判定）。このような閾値をトリガー閾値と呼ぶ。トリガー閾値はガンマ線由来のチェレンコフ光観測
における背景事象である夜光と宇宙線事象のトリガー頻度から決定される。これは背景事象のトリガー頻度増加に
よる望遠鏡の不感時間の増加防止が目的である。
もしトリガー閾値を低く設定した場合、一画素あたり約 200 MHzで混入する夜光の光子によってトリガーされ、

データ取得の大半を占めてしまう。また宇宙線はおよそエネルギーの-2.7乗に比例したフラックスで到来するため、
高いトリガー閾値に設定した場合でも宇宙線事象によってトリガーされる。そのため背景事象のトリガー頻度を考
慮した上で、トリガー閾値を決定する必要がある。以下では背景事象の夜光と宇宙線の両者のトリガー頻度の算出
方法を説明し、トリガー閾値の決定法を述べる。

6.2.1 夜光に対するトリガー頻度の導出

夜光の光子によるトリガー事象は、ポアソン分布に従うランダム事象であるため、夜光のトリガー頻度の算出に
は、CORSIKA で作成したチェレンコフ光が全くない空気シャワーのデータを使用した。夜光のトリガー頻度は、
作成したデータの全事象数 (Nall)、トリガー事象数（Ntri）を用いて

トリガー頻度NSB =
Ntri

Nall
/(シミュレーション時間) (6.1)

で求めた。本研究ではシミュレーション時間を 0.75 nsとした。

6.2.2 宇宙線事象に対するトリガー頻度の導出

宇宙線事象に対するトリガー頻度は、CTA のシミュレーションでは陽子に対するトリガー頻度の 1.5 倍で見
積もった。これは陽子以外の宇宙線原子核（主に He）を考慮したものである。陽子のトリガー頻度の導出には、
0.01 TeVから 100 TeVのエネルギー範囲で、半径 1500 mの範囲で、入射粒子を陽子に設定し CORSIKAで作成
したデータを使用した。放射立体角は 10 ◦ に設定したため、放射立体角 δΩは

δΩ = 2π

(
1− cos

(
10× π

180

))
[sr] (6.2)

と計算される。このデータを用いてトリガー頻度を求めるためには、

ϵi =

∫ Ei

Ei−1
dE

dNtrg(E)
dE dΩ dt dA∫ Ei

Ei−1
dE dNall(E)

dE dΩ dt dA

(6.3)

で陽子のエネルギー範囲ごとのトリガー効率 ϵi を求め、第二に

Aeff,i = πRmax
2 × ϵi (6.4)
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図 6.1 夜光レートが 2 倍の場合の夜光のトリガー頻度（赤線）と陽子事象のトリガー頻度の 1.5 倍（青点線）
を比較。横軸はトリガー閾値、縦軸はトリガー頻度である。

で陽子のエネルギーごとの有効面積を求めた。Rmax は入射粒子を降らせる範囲の半径であるので、今回は 1500 m

である。第三に陽子のスペクトル（式 6.6）と放射立体角 δΩを用いて、陽子のトリガー頻度 Fproton を計算した。

Fproton =
∑
i

Aeff(Ei)× δΩ×
∫ Ei

Ei−1

dNproton(E)

dE dΩ dt dA
(6.5)

dNproton(E)

dE dΩ dt dA
= 0.096

(
E

TeV

)−2.7

[m−2s−1TeV−1sr−1] (6.6)

6.2.3 トリガー閾値とガンマ線事象に対する有効検出面積の算出

望遠鏡一台の観測の場合のトリガー閾値は、夜光の混入する頻度が 2倍のときのトリガー頻度（図 6.1、赤線）と
陽子のトリガー頻度 ×1.5（図 6.1、青点線）が一致するときのトリガー閾値に決定した。
決定したトリガー閾値を用いて、CORSIKAで作成したガンマ線事象のデータを用いてシミュレーションを行う。
ガンマ線事象のデータは、5 GeVから 50 TeVのエネルギー範囲で、半径 800 mの範囲にガンマ線を入射させ作成
した。望遠鏡のガンマ線に対する有効検出面積 Aγ

eff は点源であるため立体角は考慮せず、それ以外は陽子事象の有
効検出面積を求める場合と同様にして、エネルギーごとのトリガー効率 ϵ(Ei)を

ϵγi =

∫ Ei

Ei−1
dE

dNtrg(E)
dE dt dA∫ Ei

Ei−1
dE dNall(E)

dE dt dA

(6.7)

で求め、

Aγ
eff,i = πR2

max × ϵγi (6.8)

から算出される。
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6.3 有効面積を用いた多層膜蒸着した集光器の評価
本研究では１台の LST のガンマ線事象に対する有効検出面積を 6.2.3 で述べたようにして算出し、Al 15 nm 集

光器の評価指標として用いた。本シミュレーションではトリガー閾値を超えた事象を制限なくガンマ線事象として
扱っているが、実際の望遠鏡のガンマ線の感度を算出するシミュレーションでは、得られるチェレンコフ光の像か
ら夜光や電気的ノイズの寄与を取り除くイメージクリーニングという作業を行なった上でガンマ線事象かのどうか
の判定を行う。しかし、本研究では修士論文の時間的な制限からトリガー閾値のみによる事象の判別を行なった。

6.3.1 設定パラメータと集光効率

結果を述べる前に一点、設定パラメータで考慮すべき点がある。本シミュレーションでは望遠鏡の設定パラメー
タを prodoucution5 の中から、第一に LST 初号機を再現するもの、第二に光検出器の SiPM 採用と画素数増加を
行なった LST を再現する二つを選択した。この二つの設定パラメータの差異は、大まかに光検出器の SiPM 採用
と画素数の増加である。この差異で考慮すべき点は、画素数を変化させるにあたって、集光器の集光効率の異なる
点つまり集光器の視野が異なる点である。図 6.2(a) と図 6.2(b) が画素数の増加前後の集光効率の比較である。図
6.2(b)からわかるように、画素数増加後の視野が増加前に比べ小さくなっている。この視野の変化がガンマ線の有
効検出面積に与える影響については、シミュレーション結果を交えて議論する。
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図 6.2 実際のモンテカルロシミュレーションに使用されている集光効率。(a)ピクセル数が 1855個の場合の集
光効率。(b)ピクセル数が 7987個の場合の集光効率。（a）に比べ（b）の視野が狭いことがわかる。

6.3.2 結果

LSTの光検出器や集光器、画素数をそれぞれ変化させ、ガンマ線に対する有効検出面積を求めた。LST初号機の
場合（PMT+LST集光器）の結果を基準に、集光器などの性能を考察した。夜光量は通常量で行なった。
図 6.3 は、光検出器の SiPM 採用と画素数の増加によるガンマ線の有効検出面積の変化を比較したものである。

図 6.3下段図の黒線と赤線の比較から SiPMを使うことで低エネルギーのガンマ線の有効検出面積が悪化すること
が確認され、黒線と緑線の比較から SiPM の使用に加え画素数を増加させることで LST 初号機の場合に比べて低
エネルギーのガンマ線の有効検出面積が向上することが判明した。SiPM 採用のみを行なった場合（赤線）には表
5.3で示したようにチェレンコフ光の検出量が増加するが、夜光の検出量も増加し、画素あたりの SN比が悪化する
ためにトリガー閾値が上昇し、低エネルギーのガンマ線の検出効率が悪化したと考えられる。しかし、光検出器の
SiPM採用に加え画素数を増加させることで（緑線）、LST初号機の場合に比べ低エネルギーのガンマ線の有効検出
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図 6.3 光検出器の SiPM採用と画素数の増加によるガンマ線の有効検出面積の変化を比較。黒線：LST初号機
の場合。赤線：光検出器を SiPM 採用した場合。緑線：光検出器の SiPM 採用と視野の狭い集光器を用いて画
素数を増加させた場合の有効面積。青線：光検出器の SiPM採用と視野の広い集光器を用いて画素数を増加させ
た場合の有効面積。下段では LST初号機の場合（黒線）に対するそれぞれの相対値を比較。

面積を向上させることがわかった。これは画素数を増加させることで LSTの光学系の結像性能に対し、画素サイズ
が粗かったことが改善され、視野中心の画素あたりの SN比が改善されたためだと考える。加えて視野の広い集光
器（図 6.2(a)）を使用することでより多くのチェレンコフ光が集光器に入射する。しかし視野が狭い集光器に比べ
集光効率が低いため、集光効率と視野の二つの変数の兼ね合いで最終的に図 6.3 青線の結果となったと考える。こ
の結果から言えるのは、当たり前ではあるが集光器は高い集光器と望遠光の主鏡の大きさに合わせた大きな視野が
必要であるということである。
まとめると光検出器を SiPM の採用を行うと有効検出面積は悪化し、画素数を現状の 1855 個から 7987 個に増
加させることは、有効検出面積を増加させる有効な手法であり、さらに LST初号機と同等の視野で、高い集光効率
の集光器を用いることでさらに有効性が増すと考えられる。しかし画素数増加に伴う予算や焦点面カメラの重量の
増加などの点を考慮しなければならない。
図 6.4は、光検出器の SiPM採用と Al 15 nm集光器を使用によるガンマ線の有効検出面積の変化の比較したもの
である。Al 15 nm集光器の多層膜の反射率は計算値を使用した。図 6.4下段図の黒線と緑線の比較から、Al 15 nm

集光器を使用して夜光の検出量を低減することで LST 初号機や SiPM 採用のみを行なった場合に比べ、低エネル
ギーのガンマ線の有効検出面積が改善されることが判明した。特に LST の観測エネルギー下限の 20 GeV では、
LST初号器の場合に比べ 20 %程度改善されることがわかった。また数百 GeV のエネルギー領域でも LST初号機
に比べ 5 %から 10 %程度良い有効検出面積を持つことから、夜光量の多い場合や月光下で 20 GeV のような低エ
ネルギー領域が観測できなくとも、数百 GeV のエネルギー領域で通常の夜光量での LST初号機と同程度ガンマ線
を検出可能であると考えられる。この結果から画素数を変更せずに SiPM と Al 15 nm 集光器を併用することで低
エネルギーのガンマ線の有効検出面積が改善されることが判明し、Al 15 nm 集光器を使用することは光検出器の
SiPM採用に対して有効な夜光低減手法であることがわかった。
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図 6.4 光検出器の SiPM 採用と Al 15 nm 集光器を使用によるガンマ線の有効検出面積の変化の比較。黒線：
LST 初号機の場合。赤線：光検出器を SiPM 採用した場合。緑線：光検出器の SiPM 採用と Al 15 nm 集光器
を使用した場合の有効面積。下段では LST初号機の場合（黒線）に対する相対値を比較。

ここまでの結果（図 6.3、図 6.4）で、画素数の増加と Al 15 nm集光器を使用することは、光検出器の SiPM採
用に対して有効な夜光低減手法であることがわかった。次に図 6.5はその両者の手法を使用した場合の結果である。
図 6.5下段図の結果から、両者の手法を行うこと（緑線）で LST初号機の場合（黒線）に比べれば改善が見られる
が、画素数を増加させず Al 15 nm 集光器を使用した場合（赤線）に比べると 20 GeV では同程度、それより高エ
ネルギーのガンマ線に対しては悪化が見られる。これは画素数の増加と Al 15 nm 集光器の使用により画素あたり
の夜光検出量は減少したが、同時にシグナルであるチェレンコフ光の検出量も減少してしまい、画素あたりのチェ
レンコフ光の夜光に対する SN比が悪化したためではないかと考える。そのため画素数を増加と夜光低減を目的と
した集光器を併用する場合には、より多くのチェレンコフ光を得ることができる多層膜の反射率設計にする必要が
あると考える。改善策を挙げるとすれば、300 nmから 500 nm程度の短波長での多層膜の反射率を高めること、ま
た他にはカットオフ波長を現状の 550 nm 程度から長波長側に移動させるなどである。しかしカットオフ波長の移
動は同時に夜光の検出量の増加を招くため一概に適当であるとは言えない。もう一つの改善策として、図 6.5 の青
線が示すように、視野の広い集光器を用いることが挙げられる。これによって 20 GeV のガンマ線に対する有効検
出面積が LST初号機の場合に比べ 30 %程度改善することがわかった。この結果からも望遠鏡の主鏡の大きさに合
わせた視野の大きさが必要であると言える。まとめると LST集光器と同等の視野を持つ集光器を用いて画素数の増
加を行い、さらに Al 15 nm 集光器を使用することで最も良いガンマ線に対する有効検出面積が得られることが判
明した。
ここまで Al 15 nm集光器の多層膜の反射率は ROBASTによって求めた計算値を使用していたが、現段階の試作

の反射率の実測値（図 5.5）を用いた場合の有効検出面積を図 6.6に示した。低エネルギーのガンマ線の有効検出面
積は反射率が計算値の場合の方が良く、それ以降の高エネルギー領域では、差異はほとんど見られなかった。多層
膜の反射率は実測値の場合、多層膜の反射率のカットオフ波長が数十 nm程度長波長側に移動し、さらに 300 nm

から 550 nm程度の反射率が計算値に比べ低下し、600 nmから 1000 nm程度の長波長での反射率が上昇している



6.3 有効面積を用いた多層膜蒸着した集光器の評価 47

2−10 1−10 1 10

310

410

510

610]2
ef

fe
ct

iv
e 

ar
ea

 [
m

PMT (LST-1 Cone, 1855 pixels)

SiPM (Al 15 nm Cone, 1855 pixels, high view angle Cone)

SiPM (Al 15 nm Cone, 7987 pixels, low view angle Cone)

SiPM (Al 15 nm Cone, 7987 pixels, high view angle Cone)

2−10 1−10 1 10

Gamma-ray Energy [TeV]

0.8

1

1.2

1.4

1.6

1.8

 R
el

at
iv

e 
E

ff
ec

ti
ve

 a
re

a

図 6.5 光検出器の SiPM採用した上で、画素数の増加と Al 15 nm集光器を用いた場合のガンマ線の有効検出
面積の変化の比較。黒線：LST 初号機の場合。赤線：光検出器の SiPM 採用と Al 15 nm 集光器を使用した場
合の有効検出面積。緑線：SiPM 採用、狭い視野の集光器を用いて画素数の増加、Al 15 nm 集光器を使用した
場合の有効検出面積。青線：SiPM 採用、広い視野の集光器を用いて画素数の増加、Al 15 nm 集光器を使用し
た場合の有効検出面積。下段では LST初号機の場合（黒線）に対する相対値を比較。

ため、チェレンコフ光の検出量は 2 %ほど増加し、夜光の検出量は 5 %ほど増加した。反射率として計算値を使用
した場合に比べ、そのためチェレンコフ光の夜光に対する SN比が 2 %程度悪化し、低エネルギーの有効検出面積
が低下したと考えられる。
次に画素数を増加させた場合の、反射率が計算値と実測値の場合での比較を図 6.7 に示す。この結果から狭い視
野の集光器を用いて画素数の増加を行うと 20 GeV から数百 GeV のエネルギー領域で反射率が実測値の場合の方
が良いことが判明した。反射率を計算値から実測値に変更することで、チェレンコフ光の検出量は 6 % ほど増加
し、夜光の検出量は 4 %ほど増加し、反射率が計算値の場合に比べチェレンコフ光の夜光に対する SN比が、4 %

程度改善した。そのため有効検出面積が改善したのだと推測する。またチェレンコフ光の検出量を増加させること
ができる視野の広い集光器を用いて画素数を増加させた場合、図 6.6 と同様に多層膜の反射率が計算値の場合の方
がガンマ線に対する有効検出面積が良いことがわかった。これは図 6.6 の場合と同じ要因によるものだと考える。
このことから広い視野の集光器を用いた場合、多層膜のカットオフ波長が 550 nm 程度より長波長側に移動するこ
とは、ガンマ線の有効検出面積を悪化させる一つの要因であると考えた。
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図 6.6 Al 15 nm 集光器の多層膜の反射率が計算値と実測値の場合のガンマ線の有効検出面積の比較。画素数
は 1855個である。黒線：LST初号機の場合。赤線：Al 15 nm集光器の多層膜の反射率が計算値の場合。緑線：
光検出器の SiPM採用と Al 15 nm集光器の多層膜の反射率が実測値の場合。下段では LST初号機の場合（黒
線）に対する相対値を比較。
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図 6.7 Al 15 nm 集光器の多層膜の反射率が計算値と実測値の場合のガンマ線の有効検出面積の比較。画素数
は 7987 個である。黒線：LST 初号機の場合。赤線：SiPM 採用と狭い視野の集光器を用いて画素数を増加さ
せ、Al 15 nm 集光器の多層膜の反射率が計算値の場合。緑線：SiPM 採用と広い視野の集光器を用いて画素数
を増加させ、Al 15 nm集光器の多層膜の反射率が実測値の場合。下段では LST初号機の場合（黒線）に対する
相対値を比較。
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6.4 有効面積を用いたカットオフ波長の検討
これまで IACTのバンドパスフィルターのカットオフ波長は、チェレンコフ光の夜光に対する SN比を最適化す
るために 550 nm 程度にカットオフを持たせており、モンテカルロシミュレーションを用いたカットオフ波長の検
討は行われていない。今回は評価パラメータとしてこれまでと同様に有効面積を用いて、カットオフ波長を検討し
た。画素数は LST初号機と同数の 1885個で統一し、集光効率は LST集光器の値を使用。

6.4.1 カットオフ波長ごとのガンマ線の有効検出面積の導出

バンドパスフィルターのカットオフ波長を検討するために、今回は集光器の多層膜の反射率を図 6.8 の緑線のよ
うな垂直なカットオフ形状（反射率 = 90 %とした）を想定し、カットオフ波長ごとのガンマ線の有効検出面積を
比較した。
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図 6.8 多層膜の反射率の比較。カットオフ波長の検討のために緑破線のようなカットオフ形状を持つ反射率を
想定した。黒線は LST初号機の多層膜の反射率、青線は Al 15 nm多層膜の反射率である。

図 6.8の緑線のカットオフ波長を 450 nmから 890 nmまで 10 nmごとに変化させ、SiPMで検出されるチェレ
ンコフ光と夜光を見積もり、LST初号機の場合の両者の検出量を１とした場合の相対変化を図 6.9に示した。カッ
トオフ波長を長波長へ移動させるほど夜光の検出量が増加することが確認された。図 6.10では図 6.9で示したカッ
トオフ波長ごとのチェレンコフ光と夜光の検出量の相対値の変化を示した。
次にチェレンコフ光の検出量を 0.8、1.0、1.2、1.3、1.4、1.5倍に、夜光の検出量を 0.5、0.9、1.0、2.0、4.0、5.0
倍のそれぞれの組み合わせのときのガンマ線に対する有効検出面積を求めた。図 6.11は、一部を除くそれぞれの組
み合わせの場合の 20 GeV のガンマ線の有効検出面積の比較結果である。ただし両者が 1.0倍の組み合わせでの有
効検出面積で規格化している。図 6.11の結果は有効検出面積の結果は離散的なチェレンコフ光と夜光の検出量で行
なっており、図 6.9の全てのカットオフ波長の場合のチェレンコフ光と夜光の検出量に対応させることができない。
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図 6.9 カットオフ波長ごとのチェレンコフ光（緑）と夜光（赤）の検出量の推移。縦軸は LST初号機の両者の
検出量に対しての相対値、横軸はカットオフ波長である。550 nmより長波長のカットオフ波長では程度の夜光
を検出することで大きく増加し、それ以降夜光の検出量は増加し続ける。チェレンコフ光の検出量は 750 nm以
降のカットオフ波長では変化しない。

そのためカットオフ波長ごとの両者に対応した有効検出面積を導出するために図 6.11の結果を内挿し、その結果が
図 6.12に示す。

6.4.2 結果

図 6.10と図 6.12の比較から、カットオフ波長ごとの 20 GeV のガンマ線に対する有効検出面積を求め、その結
果を図 6.13に示す。この結果から垂直なカットオフ形状の場合には、カットオフ波長は 550 nm以下にする必要が
あると言える。550 nm 以上の場合、最大値に比べ少なくとも 20 %、最大で 50 %、有効検出面積が低下すること
がわかった。



6.4 有効面積を用いたカットオフ波長の検討 51

0.8 0.9 1 1.1 1.2 1.3 1.4 1.5
Cherenkov scale factor

0.5

1

1.5

2

2.5

3

3.5

N
SB

 s
ca

le
 f

ac
to

r

450

500

550

600

650

700

750

Cutoff wavelength [nm]

図 6.10 図 6.9 で示したカットオフ波長ごとのチェレンコフ光と夜光の相対検出量の推移を示した。カラー
バーはカットオフ波長を表す。
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図 6.11 横軸はチェレンコフ光の検出量、縦軸は夜光の検出量を示す。それぞれの組み合わせの場合の有効検
出面積を比較している。ただし両者が 1.0倍の組み合わせでの有効検出面積で規格化している。白抜きの箇所は
シミュレーションを行なっていない。
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図 6.12 チェレンコフ光と夜光の検出量ごとの 20 GeVのガンマ線に対する有効検出面積
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図 6.13 カットオフ波長ごと有効検出面積の相対値を比較した。
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第 7章

多層膜蒸着した集光器の集光効率の実測によ
る性能評価

前章までで、多層膜蒸着した集光器の性能をチェレンコフ光や夜光の検出量、ガンマ線の有効検出面積などを用
いて評価し、光検出器の SiPM に向けた有効な夜光低減手法であることが示された。しかし前章までで使用した
多層膜の反射率は ROBAST で求めた計算値や、集光器の一部に蒸着された多層膜の反射率である。そのため蒸着
箇所によっては多層膜の蒸着品質の非一様性が存在した場合、実際の平均反射率が異なることが予想される。また
ROBASTを用いて集光効率を求める際に、大きな入射角度依存性を持つ Al 15 nm集光器の特性を完全には再現で
きない可能性がある。これらの要因から、シミュレーション結果は Al 15 nm 集光器の性能を過大または過小評価
している可能性が捨てきれない。
本章では、光検出器の SiPM採用した場合と SiPMと Al 15 nm集光器の試作を併用した場合の、LST初号機の
場合に対する相対的な光検出効率の実測を行い、実測結果とシミュレーション結果を比較し、両者にどの程度の差
異が存在するかを評価する。またその差異が 6章で求めたガンマ線検出面積に対し、どの程度の影響を与えるかを
議論する。

7.1 集光器の集光効率の実測
SiPMと Al 15 nm集光器を併用する上で重要な点は 2点あり、第一にチェレンコフ光が多く放射される 300 nm

から 500 nm程度の短波長側の光に対しては LST初号機の場合に比べ高い光検出効率を持つこと。第二に夜光が多
く放射される 550 nm 程度以降の長波長側の光に対しては Al 15 nm 集光器を用いることで SiPM の採用のみを行
なった場合に比べ光検出効率を低下させることである。この 2点を実測で確認するために、本測定では２種類の波
長（402 nm、830 nm）で入射角度を 0◦ − 40◦ の範囲で LST初号機の場合に対する相対的な検出効率を測定する。
そのため光検出器と集光器の組み合わせは、PMT と LST 初号機集光器の場合と SiPM と LST 初号機集光器、

SiPMと Al 15 nm集光器の３つである。
この測定は、LED光源を用いて同じ光量の光を入射し、それぞれの光検出器と集光器の組み合わせの場合で検出
した光量を比較する。LEDの発光で生成される光子数は正確に求めることができないため、本測定では集光効率の
絶対値を測定することはできない。その代わりに、参照用 PMT で検出される光量に対する相対値を比較した。本
測定の目的は相対的な光検出効率の測定であるため問題ない。
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図 7.1 測定系の概念図

7.1.1 測定系

図 7.1に測定系の概念図を示す。測定時は、室温を 25度に保ち行なった。LEDからの入射光は、上段の光検出
器と下段の参照用 PMTによって検出される。光検出器からは LEDの発光量に比例した電荷量が出力され、その出
力を光検出器と集光器の組み合わせごとに測定し比較することで、相対的な集光効率を測定する。図 7.1 は光検出
器が SiPM の場合のものである。使用する集光器の設計は LST 初号機と同様のもので、入力口径が 49.6 mm、出
力口径が 29.9 mm である。SiPM を使用する場合には出力口径を十分に覆うことができる検出面積が必要がある。
加えて SiPM の出力波形の記録とデータ転送を行う機器の制限から本研究では図 4.5 の型番 S14521-8649 を使用
した。
この SiPM の APD セルの大きさは 75 µm、画素の大きさは 6× 6 mm2、画素数は 16 個、検出面積は

6× 6× 16 mm2 のもので、それを 4 つ並べたものである。そのため十分に集光器の出力面積を覆うことがで
きる。SiPM の降伏電圧は 38 V（25 C◦）であり、供給電圧 43 V、超過電圧 5 V で使用した。PMT は LST 初号
機で使用されている R11920-100-05を供給電圧 1500 V で使用した。この PMTは LST初号機のものの平均に比
べ、QEが数 %低い個体を使用しているため、PMT測定の結果は過小評価になる。

SiPM測定の場合には、測定波形の記録とデータ転送を小口径望遠鏡の専用集積回路の TeV Array Readout with
GSa/s sampling Event Trigger（TARGET）を用いる（Bechtol et al. 2012）。TARGET は同時に 16 画素の出力波
形の記録回路とトリガー回路を備え、一つの基板に 4 つの TARGET が搭載されているため 64 画素の波形記録を
行うことができる。本測定では TARGETの最新バージョンである TARGET-Cを使用した。TARGETモジュール
はトリガー信号を生成する機能を持つ。このトリガーをパルスジェネレーターに入力することで LED を周期的に
発光させ、また TARGETモジュール自身に同一のトリガーを入力して、波形記録を開始することで、LEDの発光
前後での SiPMの出力波形を記録した。
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(a) (b)

図 7.2 (a)上段に Al 15 nm集光器と SiPM、そして TARGET-Cが設置されている。入射角度 0 ◦ の場合の状
態である。下段には校正用の PMTが設置されている。画像提供：奥村曉。(b)Al 15 nm集光器の試作の入力側
から見た場合。出力口径の大きさを十分に SiPMが覆っていることがわかる。画像提供：奥村曉

PMT 測定の場合には、パルスジェネレーターから周波数 2.0MHz のパルス信号をバーストモードで LED に送
り発光させ、パルス信号ごとにオシロスコープにトリガー信号が送り、波形取得を行なった。
入射角度ごとの光検出効率を比較するために、SiPMまたは PMTを回転ステージに設置し、0◦、10◦、20◦、30◦、

33◦、35◦、37◦、40◦ と角度を変更した。LEDからの入射光が十分平行になるために 2.25 m離した。周囲の温度変
化や、電源電圧の不安定性などによる LEDの光量の変動を補正するために、測定対象の下段に参照用 PMTを設置
して、LEDの光量を測定した。

7.1.2 解析

光検出器の出力は光子を検出した、図 7.3(a) のような SiPM や PMT の出力波形を積分することで求められる。
出力波形は一定時間の電圧値の集まりで、その積分値は光検出器の検出した電荷に比例するため、これ以降では積
分値を電荷と呼ぶ。電荷が n光電子相当である事象を n光電子事象と呼び、計算式等では photoelectron（p.e.）を
用いる。ここでは、得られた電荷から検出した光子数の導出について述べる。
出力波形の電荷量は検出された光子数に比例し、k個の光子を検出する確率（Pk、式 7.1）はポアソン分布に従う。

Pk =
λk

k!
e−λ (7.1)
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λはここでは平均検出光子数である。平均検出光子数は、

P0 = e−λ → λ = − ln(P0) (7.2)

のように、発生光電子数が 0 になる確率（P0 p.e.）を式変形させることで求めることができる。他にも１個の光子
を検出したときの電荷量 Q1p.e. と測定した全事象の電荷量の平均値 ¯⟨Q⟩を用いて、

λ =
¯⟨Q⟩

Q1p.e.
(7.3)

のように平均検出光子数を導出することが可能である。
このように平均検出光子数の導出には、０光電子事象数を用いた方法１（式 7.2）と、1p.e.の電荷量を用いた方

法２（式 7.3）の 2つがある。方法１はオプティカルクロストークの影響で複数 p.e.の事象数を正確に推定するこ
とが困難な SiPM の測定で使用した。また方法２は複数 p.e. の事象が大半で、0p.e. のイベント数の推定が困難な
PMTの測定で使用した。PMTと SiPMの電荷量の導出については、以下で詳しく記述する。
電荷量を求めるためには出力波形の積分範囲を適切に決める必要がある。積分範囲が狭いと積分値が小さくなり

電荷量を過小評価してしまう。また積分範囲が長いと迷光などの LED 由来以外の背景事象の成分も積分してしま
い電荷量を過大評価してしまう。PMT測定の解析は Zenin（2019）の手法を踏襲した。PMT測定の場合、積分範囲
は全事象の平均波形（図 7.3(b)）から 418 ns− 450 nsに決定した。
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図 7.3 (a)PMTの１イベントの生波形 (b)PMTの全イベント合計波形

検出される電圧値にはオフセットが存在するため、単純にそのまま積分を行うと電荷量を過大または過小評価し
てしまうため、ベースライン補正を行う必要がある。今回は、積分範囲の開始位置から 50 ns の前の範囲で平均電
圧を求め、事象ごとにベースライン補正を行った。また積分範囲の開始位置から 50 ns の範囲の最大値と最小値の
差がその範囲の電圧値の 2σ 以上の電圧値であった場合（σ は電圧値の標準偏差）、つまり光子が検出された場合に
この範囲における平均電圧が大きく見積もられ補正後の電圧値が小さくなってしまうため、そのような事象は除去
する事象選別を行った。
以上のベースライン補正と事象選別を行い、全事象の平均波形から決定した積分範囲に従い図 7.4 のような電荷

量分布を作成した。
図 7.4を用いて平均検出光子数を式 7.3から導出した。１個の光子を検出したときの積分値 Q1p.e. は Takahashi

et al.（2018）の手法を用いて導出した値を使用した。LED による発光が存在しない場合でも、迷光や PMT の熱
電子放射によって光子が検出され電荷が出力される。このような事象をダーク事象と呼ぶ。この両者由来の光子が
LED発光由来の光子と同時に検出されると、これらは判別することができなくなる。このような LED以外の光子
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図 7.4 PMT測定の電荷分布。
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図 7.5 (a)TARGET-C から得られる SiPM の出力波形 (b)（a）のデコンボリューション後の波形。アンダー
シュートがなくなったことがわかる。

の寄与を除去するために、LED の発光とは異なる時間範囲の電荷量を求め補正する。つまり真の平均電荷量 = 平
均電荷量（LED ON）−平均電荷量（LED OFF）となる。ここでは LEDが発光している場合を LED ON、そうで
ない場合を LED OFF と表現する。この真の平均電荷量を式 7.2 に代入することで LED の発光由来の平均検出光
子数が求められる。
次に SiPM 測定の平均検出光子数の導出について述べる。n 個の光子を検出した場合の TARGET-C から得られ
る出力波形は、図 7.5(a) のようになる。立ち上がりの後に、波高値がベースラインより下回るアンダーシュート
と呼ばれる構造と、アンダーシュート後に波形が不安定に上下するリンギングと呼ばれる構造が存在する。これは
TARGET が行う波形整形の対象の SiPM とは異なる種類の SiPM を使用しているために起こる現象である。この
波形から電荷を求めるためには広い積分範囲が必要となり、ダーク事象の混入を許してしまい、求められた電荷分
布から０光電子事象数を見積もることが困難になり、平均検出光子数を算出が難しくなる。そのため積分範囲を狭
くし、ダーク事象の混入を可能な限り低減する必要がある。
そこで本研究ではデコンボリューション（逆畳み込み）と呼ばれる波形整形を行った。装置から得られる出力は、
装置の影響を表す関数（装置関数）との畳み込み（コンボリューション）で表されると考えられる。x(t)、r(t)の
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二つの関数の畳み込み x ∗ r は

s(t) = x ∗ r =

∫ ∞

−∞
x(τ)r(t− τ)dτ (7.4)

で定義される。つまり装置から得られた図 7.5(a)の出力関数 s(t)は、装置の影響を受ける前の図 7.5(b)の関数（入
力関数）x(t) が図 7.6 の装置関数 r(t) と合わさったものだと考えることができる。このような出力関数 s(t) から
入力関数 x(t)を得るために、図 7.6の測定から作成した装置関数を使用して、デコンボリューションを行なった。
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図 7.6 本解析で使用した装置関数。測定した波形の平均波形から求めた。

測定によって得られた出力のデコンボリューションを行う場合には、混入するノイズなどの応答関数には含まれ
ていない高周波成分を周波数フィルタを用いて、取り除くことで δ 関数状の入力関数を得ることができる。周波数
フィルタには応答関数に比べパルス幅の小さい任意関数が用いられる。パルス幅が大きいと、デコンボリューショ
ン後に得られる入力関数が大きい時間幅を持ってしまい、電荷を求めるときの積分範囲が大きくなり、より多くの
迷光や熱的に発生した電子正孔対によるパルス（ダークパルス）の混入を許してしまう。本解析では先行研究（中
村・裕樹 2017）で使用されたブラックマン窓関数と同様の関数を使用した。時定数は 10 nsとした。

BW (t; τBW ) = 0.42− 0.5 cos(2πt/τBW ) + 0.08 cos(4πt/τBW ) (0 < t < τBW ) (7.5)

このようにして図 7.5(a)の TARGET-Cからの出力波形をデコンボリューションすることで、図 7.5(b)を得るこ
とができる。
ここまでで波形整形を行なった。次に電荷を求めるための積分範囲を決める。TARGET-C からのトリガー信号

を元に図 7.7 が示すタイミングで発光させている。n 個の光子を検出した際のデコンボリューション後の波形はお
よそ 10nsの時間幅を持つ（図 7.5(b)）。しかし LEDの発光開始時間は数 ns程度事象ごとに異なるため、一律に積
分範囲を決定した場合、例えば同じ 1 p.e.事象でも異なる積分値が得られてしまう。これを防ぐために広い積分範
囲を設定した場合、先ほどと同様にダークの混入を許してしまう。そこで本解析では事象ごとの波光最大値を取得
し、その最大値をとる時間が LEDが発光する 300 ns程度であった場合にのみ、その前後 5 nsを積分範囲とした。
それ以外の場合は一律に開始時間で 10 nsの積分範囲とした。

PMT 測定と同様のベースライン補正とデータ選別行い、先ほど決定した積分範囲に従い電荷を求める。この手
法で作成した電荷分布が図 7.8 である。LED を発光させていない場合（LED OFF）の電荷分布は図 7.8 のように
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図 7.7 デコンボリューション後の波高最大値分布。300ns 程度に LED による発光のピークが存在する。
250ns–300ns程度の範囲で事象が存在しないのは、PMTと同様のデータ選別を行なったためである。

0 p.e. 分布の右側にテイル構造を持ち、0 p.e. 事象と 1 p.e. 事象の判別が困難である。図 7.8 の LED を発光させ
た場合（LED ON）の 0 p.e. 分布にも同様の構造があることが想定される。そのため閾値を決めて 0 p.e. 事象と
1 p.e. 事象の判別や 0 p.e. 分布をガウス分布でフィッティングを行い 0 p.e. 事象数を得ることは困難である。その
ため本解析では次のような手法を用いた。
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図 7.8 LED ONの場合の電荷分布（青）と LED OFFの場合の電荷分布（赤）の比較

図 7.9 の LED OFF の電荷分布において、閾値までの事象数の合計値を A とし、全事象数を B、その比を
F = B/Aとする。次に LED ONの積分値分布で先ほどと同様の閾値までの事象数の合計値 A′ を求め、LED OFF
の電荷分布から求めた F を用いて LED ONでの 0 p.e.の事象数とダーク事象数の合計値 N0 p.e.(on)を

N0 p.e.(on) = A′ × F (7.6)

から見積もる。閾値は LED ON の電荷分布の 1 p.e. 分布をガウス分布でフィッティングを行い、0 p.e. 分布へ
の混入を大まかに見積もり、混入する事象数を十分に無視できる値を閾値とした。式 7.6 よって見積もられた
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図 7.9 LED ONの場合の電荷分布（青）と LED OFFの場合の電荷分布（赤）の比較

N0 p.e.(on)と全事象数 Nall(on)を式 7.2を代入し、平均検出光子数を求める。

P0 = N0 p.e.(on)/Nall(on) (7.7)
λ = − ln(P0) (7.8)

算出された平均検出光子数の統計誤差 δλは、

λ = − ln

(
N0 p.e.(on)

Nall(on)

)
(7.9)

を用いて

δλ = −
δN0 p.e.(on)

N0 p.e.(on)
(7.10)

と書くことができる。二項分布の標準偏差から δN0 p.e.(on) =
√

Nall(on)(1− P0)P0 を代入し、

δλ =
1

N0 p.e.(on)

√
Nall(on)(1− P0)P0 (7.11)

で求められる。このようにして一画素の平均検出光子数が求められるので、これを 64 画素分行うことで図 7.10
のような平均検出光子数の 64 画素の分布を作ることができ、その合計値が SiPM の 64 画素の平均検出光子数と
なる。

7.1.3 測定結果

LEDの波長が 402 nmと 830 nmの場合の、光検出器の SiPM採用した場合と SiPMと Al 15 nm集光器の試作
を併用した場合の、LST 初号機の場合に対する相対的な光検出効率の測定の結果を以下に示す。測定は 0◦、10◦、
20◦、30◦、33◦、35◦、37◦、40◦ の 8個の入射角度で行なった。またシミュレーションで使用した集光効率を含んだ
光検出効率との比較を行い、実測値との整合性を評価した。結果の縦軸は LST初号機の場合の入射角度 0◦ のとき
の値で正規化した。
図 7.11 は、LED 波長が 402 nm のとき実測値と ROBAST による計算値との相対的な検出効率の比較結果であ

る。実測値と計算値との間にいくつかの差異が見られた。その差異について以下で議論する。LSTの焦点面カメラ
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図 7.10 入射角度 0 ◦ のときの 64画素の平均検出光子数の分布。数値は各画素の平均検出光子数を表す。入射
光が多い中心部分で平均検出光子数が大きくなっていることが確認できる。空白の画素は機能していない画素で
ある。上下対称の画素で補正を行った。

図 7.11 LED の波長が 402 nm の場合の結果。横軸が入射角度、縦軸が LST 初号機の場合の入射角度 0◦ の
ときの値に対する相対値。

に対する光子の入射角度分布はおよそ 25◦ 程度であるので、30◦ 以降の入射角度での両者の差異はモンテカルロシ
ミュレーションの結果に影響を及ぼさない。

SiPM+Al 15 nm集光器の場合（緑）、両者の差異は最大で 5パーセントポイント程度で、平均では 2パーセント
ポイント程度である。この平均差異が全ての波長と入射角度において適応されると仮定した場合、チェレンコフ光
と夜光の検出量は計算値の場合に比べ大きく見積もっても 1 % 程度の減少に止まり、これを図 6.12 に照らし合わ
せると 20 GeV のガンマ線に対する有効検出面積はこの計算値と実測値の差によって最大 2 %の減少という結果に
なる。

SiPM+LST集光器の場合（赤）、計算値と実測値の差異が最大なのは入射角度 10◦ の点であり、その差異はおよ
そ 15パーセントポイントであり、平均で 10パーセントポイント程度は存在する。この平均差異が先ほどと同様に
全ての波長と入射角度において適応されると仮定した場合、チェレンコフ光と夜光の検出量はおよそ 7 %程度増加
し、これを図 6.12に照らし合わせると 20 GeVのガンマ線に対する有効検出面積はこの計算値と実測値の差によっ
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ておよそ 3 %弱の減少という結果になる。
LED 波長 402 nm の結果から、モンテカルロシミュレーションで求められた光検出器の SiPM の採用のみを行

なった場合と Al 15 nm集光器を使用した場合の結果は、少なくとも短波長側では数 %の不定性を持った十分に実
測値の場合と整合性のある結果だと言える。
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図 7.12 LEDの波長が 830 nmの場合の結果。横軸が入射角度、縦軸が SiPM+LST初号機集光器の場合の入
射角度 0◦ のときの値に対する相対値。

図 7.12 は、LED 波長が 830 nm のとき実測値と計算値との相対的な検出効率の比較結果である。PMT は
830 nmの波長の光に対して感度を持たないので、測定を行なっていない。また参照用の PMTも同様に感度を持た
ないため、LED の光量を補正できない。そのため本測定では、LED が波長によらず光量が同程度変動すると仮定
し、波長 402 nm の測定の参照用 PMT の平均検出光電子数の標準偏差を系統誤差とした。この結果も LED 波長
402 nmの場合と同様、計算値と実測値に大きな差異は見られなかった。SiPM+Al 15 nm集光器の場合、平均で５
パーセントポイント程度の差異が存在するが、この差異は LED 波長 402 nm の場合に比べ小さく、有効検出面積
に与える影響が小さいことが考えられる。
よって２波長の実測から、前章までのシミュレーションで用いた相対的な検出効率と実測で求められた相対的な

検出効率に大きな差異はないことが確認された。そのため 6章で求めた SiPMの採用をした場合や Al 15 nm集光
器を使用した場合のガンマ線に対する有効検出面積は十分に実測値を考慮したものであると言える。
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次世代の解像型大気チェレンコフ望遠鏡計画の CTA計画では、LSTとMSTの焦点面カメラの SiPM化を検討
している。しかし SiPMは大気チェレンコフ光観測の際にノイズとなる夜光に感度を持つため、チェレンコフ光の
夜光に対する SN比が悪化し、ガンマ線のエネルギー決定精度やトリガー性能の悪化を招きうる。これを解決する
ために、本研究では集光器への多層膜蒸着による夜光低減手法を検討した。本修士論文では、光検出器を SiPM化
した場合、多層膜蒸着した集光器を使用した場合のチェレンコフ光と夜光の検出量や、ガンマ線に対する有効検出
面積を算出し、SiPM化に向けて多層膜蒸着した集光器による手法が有効であるかを検討した結果を報告した。
光検出器を SiPM化した場合、多層膜蒸着した集光器を使用した場合のチェレンコフ光と夜光の検出量を見積も
り、SN 比やエネルギー分解能の推移を比較した。多層膜蒸着した集光器を用いることでチェレンコフ光の夜光に
対する SN比が 10 %ほど改善し、月光を含めた場合には SN比は変化しないことがわかった。SN比は雑音成分が
小さいほど改善されるため、SN比を改善するためにはより夜光の検出量を抑えた多層膜の反射特性が求められる。
エネルギー分解能は多層膜蒸着した集光器を使用した場合、夜光量が多い場合にエネルギー分解能が改善されるが、
夜光量が少ない場合にはエネルギー分解能は逆に悪化することがわかった。これはエネルギー分解能を評価するた
めに用いた指標

√
S+BG
S が、夜光量が少ない場合には 1√

S
に比例するため、より多くのチェレンコフ光の検出量が

必要となるためである。また東海光学株式会社により、多層膜蒸着した集光器の試作が完成しており、多層膜の反
射率は計算値に比べ 300 nm–550 nmの領域で 10 %程度低下していることがわかった。
ガンマ線に対する有効検出面積を用いた SiPM化や多層膜蒸着した集光器の性能評価の結果、光検出器の SiPM
化はトリガー閾値の上昇により、低エネルギーのガンマ線に対する有効検出面積が低下することが確認された。し
かし画素数を増加させることで画素あたりの夜光検出量を抑えることができ、有効検出面積を改善することから、
画素数の増加は SiPM化に向けた夜光低減手法として有効であることがわかった。また多層膜蒸着した集光器を使
用した場合、低エネルギーの有効検出面積を改善し、特に LSTの観測下限エネルギーの 20 GeV では LST初号機
場合に比べ 15 % 程度改善することがわかった。この結果から多層膜蒸着した集光器を用いた手法は有効な夜光低
減手法であることが判明した。さらに LST集光器と同等の視野を持つ集光器に Al 15 nm多層膜を蒸着させ画素数
を増加した場合が 20 GeVのガンマ線に対する有効検出面積が LST初号機の場合に比べ 30 %程度と最も良い改善
が見られた。また多層膜の反射率に実測値を使用した場合でも、両者の間に大きな差は見られなかった。
多層膜蒸着した集光器と SiPM を用いた実測の結果から、シミュレーションを用いた LST 初号機の場合に対す
る相対的な光検出効率の計算値は実測値の間に不整合性は見られず、両者の差異によるガンマ線の検出効率の不定
性が有効検出面積に与える不定性は数 %に抑えられることから、6章で求めた SiPM化した場合や Al 15 nm集光
器を使用した場合のガンマ線に対する有効検出面積は十分に実測値を考慮したものであると言える。
これらの結果から多層膜蒸着した集光器を用いた手法は SiPM化に向けた有効な夜光低減手法であることが判明
した。今後は厳密な性能評価のために、多層膜蒸着した集光器を使用した望遠鏡のガンマ線の観測感度を算出する
必要がある。また現状の試作集光器は、チェレンコフ光の放射ピークを有する短波長側で十分な反射率を実現でき
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ていないが、蒸着条件や手法を改善することでより高い反射率の達成が見込まれ、よりガンマ線天体の検出感度の
向上し、暗黒物質探索をはじめとするガンマ線天体観測への貢献が期待される。
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