
1

２０１６年第４６回
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観測機器分科会
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♣オーラルアワード（観測機器分科会）

順位 講演者 所属 学
年

講演タイトル

1位 山田宗次
郎

中央大学 M1 26 cm 口径可視光望遠鏡による観測
システムの自動化

2位 渡邉達朗 東北大学 M1 すばる望遠鏡レーザートモグラフィー
補 償光学用波面センサーユニットの
開発

2位 中野慎也 名古屋大
学

M1 FORCE 高角度分解能硬X線望遠鏡
に向 けた基板成膜による変形の調査
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♠ポスターアワード（全分科会）

順位 分科会
名

講演者 所属 学
年

講演タイトル

1位 銀河 道山知成 国立天文
台

D1 ALMA を用いた衝突後期段階銀河
NGC3256 の分子輝線探査

2位 星惑 森昇志 東京工業
大学

D1 電子加熱による原始惑星系円盤中の
磁 気乱流の抑制

3位 重宇 竹内太一 名古屋大
学

M1 X 線銀河団を用いた重力レンズ効果
の総 合的な解析

3位 太恒 横澤謙介 名古屋大
学

M1 太陽フレアループ内のエネルギー輸
送 に対する電子-イオン 2流体効果

他の分科会の受賞者の集録は、その分科会の集録集を参照ください。
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目次
a1 毛利清 東京大学 M2 TMT中間赤外線観測装置MICHI冷却チョッパー用超

伝導 VCMの開発
a2 寺田優 首都大学東京 M1 マイクロマシン技術を利用した超軽量 X線望遠鏡の

超小型衛星搭載に向けた開発と現状
a3 谷口幹幸 京都大学 M1 次世代型MeVガンマ線望遠鏡を目指した電子飛跡検

出型コンプトンカメラの開発と現在の性能
a4 鈴木駿汰 大阪府立大学 M1 ASTE搭載用 TESボロメータカメラの開発
a5 横田翼 名古屋大学 M1 高角度分解能を目指した X線望遠鏡用 CFRP反射基

板の精密配置法の開発
a6 渡邉達朗 東北大学 M1 すばる望遠鏡レーザートモグラフィー補償光学用波面

センサーユニットの開発
a7 野崎誠也 京都大学 M1 次世代ガンマ線天文台 CTA大口径望遠鏡に搭載する

信号波形サンプリング回路の開発
a8 細川晃 国立天文台 M1 補償光学系とコロナグラフを用いた系外惑星の分光観

測精度の向上
a9 武内数馬 首都大学東京 M1 超小型衛星 ORBIS搭載へ向けたMEMS X線光学系

の設計検討
a10 大清水健也 埼玉大学 M1 X 線天文衛星ひとみにおける自律型時刻決定法の検証
a11 菅沼亮紀 名古屋大学 M1 DIOS 衛星に搭載する 4 段反射型望遠鏡の反射鏡形

状の改善
a12 伊奈正雄 金沢大学 M1 重力波源の特定を目指した広視野 X線撮像検出器の

開発
a13 田邉大樹 総合研究大学

院大学
M1 CMB B-mode 偏光観測実験 POLEARBEAR-2 のた

めの多重読み出し試験
a14 今西萌仁加 京都大学 M1 大型自由形状光学素子の表面計測を可能にする小型干

渉計
a15 北澤誠一 首都大学東京 M1 超伝導遷移端検出器の弱結合の理解へ向けた臨界電流

測定
a16 大橋宗史 東京大学 M1 近赤外線分光カメラ SWIMSの低温光学系結像評価
a17 山口淳平 東京大学 M1 近赤外線検出器 HAWAII-1RGの駆動試験
a18 田中桂悟 金沢大学 M1 TES型 X線カロリメータの読み出し系の改良
a19 山田宗次郎 中央大学 M2 26 cm 口径可視光望遠鏡による観測システムの自動化
a20 中野慎也 名古屋大学 M1 FORCE 高角度分解能硬 X線望遠鏡に向けた基板成

膜による変形の調査

※講演タイトルをクリックすると該当する集録へジャンプします
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a21 林秀輝 京都大学 M1 裏面照射型 X線 SOIピクセル検出器の軟 X線性能評
価

a22 小坂健吾 首都大学東京 M1 将来衛星に向けた積層配線 TES型 X線マイクロカロ
リメータの表面粗さの改善と評価

b1 中村裕樹 名古屋大学 M1 次世代ガンマ線望遠鏡 CTA小口径望遠鏡用焦点面カ
メラ較正システムの開発

b2 栗田大樹 名古屋大学 M1 NANTEN２ 115GHz帯受信機用 IF系の開発
b3 兵頭悠希 名古屋大学 M1 NASCO計画にむけた NANTEN2制御ソフトウェア

の更新
b4 堤大陸 名古屋大学 M1 NANTEN2新マルチビーム受信機の開発
b5 朝野彰 名古屋大学 M1 次世代ガンマ線望遠鏡 CTA小口径望遠鏡カメラの光

検出効率の向上に向けた SiPM用レンズアレイの検討
b6 高羽幸 名古屋大学 M1 「あかり」中間赤外線全天マップの表面輝度の評価方

法
c1 西田和樹 東京理科大学 M2 外部からの電気パルスで変調駆動できる可搬型 X線

発生装置の開発
c2 寺尾恭範 東京大学 M2 近赤外線検出器の概要と SWIMSの検出器性能評価
c3 竹村泰斗 京都大学 D1 MEMSガス検出器で切り拓くMeVガンマ線天文学
c4 稲田知大 東京大学 M2 CTA大口径望遠鏡用分割鏡性能評価
c5 島直究 名古屋大学 M2 炭素繊維強化プラスチックを用いた次世代 X線望遠

鏡の開発
c6 藏原昂平 鹿児島大学 M1 臼田 64mアンテナでの連続波およびスペクトル線観

測における性能の評価
c7 - - - -

c8 内野亮太 鹿児島大学 M1 1m赤外線望遠鏡に搭載する近赤外線 3バンド同時撮
像カメラの熱設計と冷却到達温度の検証

c9 萬代絢子 名古屋大学 M2 汎用 4 回反射型 X 線望遠鏡の開発
c10 吉川慶 京都大学 M2 次世代型MeVガンマ線望遠鏡における読み出し回路

開発とデッドタイム削減
c11 山口凌平 鹿児島大学 M1 1m光・赤外線望遠鏡で明るい天体の観測時に用いる

1/100部分減光フィルターの減光率の検証
c12 中庭望 首都大学東京 M1 ASTRO-H搭載軟 X線望遠鏡に用いる反射鏡の反射

率測定

※講演タイトルをクリックすると該当する集録へジャンプします
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c13 Suzuki Ry-

ota

中央大学 M2 湾曲結晶鏡のＸ線分光実験・評価

c14 関大策 名古屋大学 M1 4回反射型 X線望遠鏡の新しい鏡面支持機構の開発

※講演タイトルをクリックすると該当する集録へジャンプします
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目次へ

a1

TMT中間赤外線観測装置MICHI冷却
チョッパー用超伝導VCMの開発

東京大学
M2 毛利清
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TMTதؒ੺֎ઢ؍ଌ૷ஔMICHIྫྷ٫νϣούʔ༻௒఻ಋVCMͷ։ൃ

ໟརɹਗ਼ (౦ژେֶେֶӃ ཧֶڀݚܥՊ ఱจֶڭҭڀݚηϯλʔ)

Abstract

தؒ੺֎ઢͱݺ͹ΕΔ೾௕Ҭʢλ = 5 – 40 µmʣ͸Թ͔͍μετʢT = 50 – 300 KʣΛτϨʔε͠ɺ੕ͷ

Ұੜͷ࢝·Γ΍ऴΘΓͷݱ৔ͳͲɺՄޫࢹͰ͸ޫݮʹΑͬͯ؍ଌͷ೉͍͠ྖҬͷߏ଄Λղ͖໌͔͢͜ͱ͕Մ

ೳͰ͋Δɻ͔͠͠ɺ஍্؍ଌͰ͸େ͕ؾதؒ੺֎ઢΛ์ࣹ͢Δ͚ͩͰ͸ͳ͘ɺͦͷ์ࣹͷมಈ͕ૣ͍͔ͭେ

͖͍ͨΊɺ੕͔Βͷ์ࣹ͕େؾมಈʹຒ΋Εͯ͠·͏ɻ͜ΕΛऔΓআ͘ํ๏ͱͯ͠ɺૉૣ͘ҐஔΛͣΒͨ͠

ը૾ͷࠩ͠Ҿ͖Ͱఱମͷ૾ΛಘΔνϣοϐϯάͱ͍͏ख๏͕࢖ΘΕ͍ͯΔɻ͜Εʹ͸෭ڸΛ༻͍͍ͯΔ͕ɺ

Thirty Meter Telescope (TMT) ͳͲͷେܘޱ๬ԕڸͰ͸෭ڊ͕ڸେԽ͠ɺૉૣ͘ҐஔΛͣΒ͢͜ͱ͕೉͠

͍ɻͦ͜ͰɺTMT ୈ 2 ૷ஔͷީิͰ͋Δظ MICHI Ͱ͸ɺ૷ஔ಺ʹڸΛಈ͔͢ʮྫྷ٫νϣούʔʯΛಋೖ

͠ɺ෭ڸͷ୅ΘΓʹνϣοϐϯάΛ͜͏ߦͱͰ͜ͷ໰୊ͷղܾΛ໨͍ͯ͠ࢦΔɻ

ຊऩ࿥Ͱ͸ɺ·ͣ͸ͦ΋ͦ΋ྫྷ٫νϣούʔ͕ԿͰ͋Δͷ͔ɺͦͷ໾ׂʹ͍ͭͯৄࡉΛड़΂ɺզʑ͕։ൃΛਐ

Ί͍ͯΔ MICHI༻ྫྷ٫νϣούʔʹ͍ͭͯઆ໌͢Δɻ࣍ʹɺզʑ͕஫໨ͨ͠௒఻ಋϘΠείΠϧϞʔλʔ

ʢVCMʣʹ͍ͭͯઆ໌͠ɺ͜Ε·ͰʹͨͬߦઃܭͱੑೳධՁʹ͍ͭͯઆ໌͢Δɻޙ࠷ʹɺޙࠓͷ՝୊ͱల๬ɺ

ͳΒͼʹԠ༻ͷՄೳੑʹ͍ͭͯ΋ड़΂Δɻ

1 ྫྷ٫νϣούʔ

1.1 ྫྷ٫νϣούʔͱ͸ʁ

νϣούʔͱ͸ɺఱମͷ؍ଌҐஔΛ୹ؒ࣌ͰεΠο

ν͢ΔʮνϣοϐϯάʯΛ͏ߦ૷ஔͰ͋Δɻதؒ੺

֎ઢ͸େؾԹ౓ʹ͍ۙ์ࣹΛτϨʔε͢ΔͨΊɺ஍

ͱͳΔɻݯࣹ์͍ڧʹඇৗ͕ؾ৔߹͸େ͏ߦଌΛ؍্

͞Βʹ͜ͷେؾͷ์ࣹ͸ؒ࣌ʹΑͬͯେ͖͘มಈ͢

ΔͨΊɺ์ࣹ͕มΘΒͳ͍͏ͪʹ؍ଌҐஔΛεΠο

νͯ͠ಘͨ 2ͭͷը૾ͷҾ͖ࢉͰఱମͷը૾ΛಘΔɻ

͜ͷ؍ଌҐஔͷεΠον͕νϣοϐϯάͰ͋Δɻਤ 1

ʹ͸ɺνϣοϐϯάʹΑͬͯେࣹ์ؾʹຒ΋Εͨը૾

͔Βఱମͷը૾͕ಘΒΕΔ࢓૊ΈΛ͍ࣔͯ͠Δɻ

ਤ 1: νϣοϐϯάͷ֓ཁ

͢͹Δ๬ԕڸͳͲɺطଘͷ๬ԕڸͰ͸νϣοϐϯά

͸๬ԕڸͷ෭ڸΛಈ͔ͯ͠ߦΘΕ͍ͯΔɻ͜Ε͸େ

͔ܰͭܕมಈͷλΠϜεέʔϧ͕ૣ͘ɺൺֱతখؾ

ྔͰ଎͍ಈ͖͕࣮ݱͰ͖Δ෭ڸΛνϣούʔͱͯ͠

Λ཈͑ΔڹมಈͷӨؾΔͨΊͰ͋Δɻେ͍ͯ͠༺࢖

ʹ͸ɺগͳ͘ͱ΋ 1 HzҎ্ͷۣۦܗಈͰ؍ଌҐஔ

ΛεΠον͢Δඞཁ͕͋Δɻ͔͠͠ɺThirty Meter

Telescope (TMT) ͳͲͷ 30 mڃͷ๬ԕڸͰ͸෭ڸ

΋ڊେԽ͢ΔͨΊɺ෭ڸͰ্هͷΑ͏ͳ଎͍ಈ͖Λ

ୡ੒͢Δͷ͸ඇৗʹ೉͘͠ͳͬͯ͠·͏ɻͦ͜Ͱɺ؍

ଌ૷ஔ಺ʹޫֶతʹ෭ڸͱಉ͡໾ׂΛͭ࣋ՄಈڸΛ

ஔ͖ɺҐஔΛεΠονͯ͠νϣοϐϯάΛ͏ߦɺͱ͍

͏ख๏͕ߟҊ͞Ε͍ͯΔɻ૷ஔࣗ਎͔Βͷ์ࣹͷ཈ࢭ

Λ໨తʹɺதؒ੺֎ઢͷ؍ଌ૷ஔ͸ྫྷ٫͞ΕΔͨΊɺ

͜ͷ૷ஔ಺ͷՄಈڸ͸ྫྷ٫νϣούʔͱݺ͹Ε͍ͯ

ΔɻզʑͷάϧʔϓͰ͸ɺTMTୈ ૷ஔͷީิͰظ2

͋Δதؒ੺֎ઢ૷ஔMICHIʢMid-Infrared Camera,

High disperser and Integral field unitʣʹ༻͍Δྫྷ

٫νϣούʔͷ։ൃΛ͍ͯͬߦΔɻ

1.2 MICHI༻ྫྷ٫νϣούʔͷཁٻ

ྫྷ٫νϣούʔͷ։ൃʹ͋ͨͬͯ͸ɺνϣοϐϯά

Λࡍ͏ߦͷ؍ଌతͳཁٻΛνϣούʔͷػցతͳཁ
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ਤ 2: νϣοϐϯάͷ֓೦ਤͳΒͼʹཁٻ

Δඞཁ͕͋Δɻਤ͢׵΁ͱมٻ 2ʹ͸ɺ࣮ࡍͷ؍ଌ

ʹ͓͚Δνϣοϐϯάͷ༷ࢠͷ֓೦ਤͱɺνϣοϐϯ

άΛࡍ͏ߦͷ؍ଌతͳཁ͔͍͕ͭ͘ٻॻ͔Ε͍ͯΔɻ

νϣοϐϯά؍ଌʹ͓͍ͯ͸ɺਤͷΑ͏ʹ؍ଌҐஔ͕

ଌ͕؍த͸࠷తʹҠಈ͠ɺҐஔΛεΠον͢Δܗۣ

ଌख๏Λ౿·͑Δͱɺνϣο؍ͳ͍ɻ͜ͷΑ͏ͳ͑ߦ

ϐϯάʹඞཁͳ۩ମతͳ৚݅͸ҎԼͷΑ͏ʹ·ͱΊ

ΒΕΔɻ

• େؾͷมಈΑΓ΋ૣ͘Ґஔ͕੾ΓସΘΔ

• ҐஔͷεΠονे͕ؒ࣌෼୹͍

• ҐஔΛεΠονͨ͠ͱ͖ʹఱମಉ͕࢜ॏͳΒͳ͍

• Ґஔ͕҆ఆ͢Δʹ࣌ଌ؍

͜ΕΒͷཁٻΛྫྷ٫νϣούʔͰ࣮͢ݱΔͨΊʹɺ࠷

΋ॏཁͱͳΔͷ͸ڸΛಈ͔͢ΞΫνϡΤʔλʔͰ͋

ΔɻՃ͑ͯྫྷ٫͞Ε͍ͯΔڸ΍૷ஔࣗମʹӨ͠ڹͳ

͍Α͏ɺઌड़ͷ಺༰Λ௿ൃ೤Ͱ࣮͢ݱΔΞΫνϡΤʔ

λʔ͕ඞཁ͕͋Δɻ؍ଌ͔ΒͷཁٻΛ۩ମతʹ਺஋

Խ͠ɺྫྷ٫νϣούʔʹ࢖༻͢ΔΞΫνϡΤʔλʔ΁

ͷཁٻ΁ͱม݁ͨ͠׵ՌΛද 1ʹ·ͱΊͨɻ

ද 1: ྫྷ٫νϣούʔ༻ΞΫνϡΤʔλʔͷཁੑٻೳ
߲໨ ཁੑٻೳͳͲ

νϣοϐϯάप೾਺ > 5Hz

εΠονؒ࣌ < 10ms

ετϩʔΫ > 2.5mm

Ґஔ҆ఆੑ < 0.22µm

Թ౓༺࢖ ∼ 30K

ൃ೤ < 0.1W

2 ௒఻ಋϘΠείΠϧϞʔλʔ

ʢVCMʣͱͦͷධՁ

2.1 ϘΠείΠϧϞʔλʔͱ͸

Ҏ্ʹ·ͱΊͨཁٻΛୡ੒͢ΔΞΫνϡΤʔλʔͱ

ͯ͠ɺզʑ͸ϘΠείΠϧϞʔλʔʢVCMʣʹண໨

ͨ͠ɻVCMͷஅ໘ਤΛਤ 3ʹࣔ͢ɻVCM͸εϐʔ

ਤ 3: VCMͷஅ໘ਤ

ΧʔͳͲʹ΋࢖ΘΕ͍ͯΔϦχΞΞΫνϡΤʔλʔ

Ͱ͋ΓɺిؾΛͨ͏࢖ΊػցࣜͷΞΫνϡΤʔλʔ

ͱൺ΂ͯଈԠੑʹ༏Εɺߏ଄͕ൺֱత୯७Ͱઃܭ΍

୯ɺͱ͍͏ར఺͕͋ΔɻVCMͷཁૉ͸؆୯؆͕ޚ੍

ʹ͸ίΠϧɾϤʔΫɾӬ࣓ٱੴͷ 3ͭʹ෼͚ΒΕɺӬ

ੴ͔Βग़Δ࣓ଋ͕ϤʔΫ಺Λ௨ͬͯΪϟοϓʹ༠࣓ٱ

ಋ͞ΕɺίΠϧʹిྲྀΛྲྀ͢ͱϩʔϨϯπྗʹΑͬ

ͯίΠϧ͕ಈ͘ͱ͍͏؆ܿͳ࢓૊ΈͷΞΫνϡΤʔ

λʔͰ͋Δɻ

2.2 MgB2௒఻ಋઢ

VCM ʹՃ͑ͯɺൃ೤Λ཈͑ΔͨΊʹ VCM ࢖ʹ

༻͢Δಋઢͱͯ͠ɺδϡʔϧ೤ͷൃੜ͠ͳ͍௒఻ಋ

෺࣭ʹண໨ͨ͠ɻ͕ڥ؀༺࢖ 30 KͰ͋Δ͜ͱ͔Βɺ

զʑ͸௒఻ಋసҠԹ౓͕ 39 KͰ͋ΔMgB2 Λಋઢ

ͨ͠༺࢖ʹ VCMͷ੡࡞ΛͨͬߦɻMgB2 ͸ɺӷମ

஠ૉԹ౓ʢ77 KʣҎ্Ͱ΋௒఻ಋΛࣔ͢ࢎԽ෺௒఻
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ಋମΑΓ΋௒఻ಋసҠԹ౓͸௿͍͕ɺҟํੑ͕খ͞

͍ͨΊࢎԽ෺௒఻ಋମͰ͸೉ؙ͍͠ઢʹՃ޻Ͱ͖Δɺ

ͱ͍͏ར఺Λͭ࣋ɻͳ͓ɺզʑ͕࢖༻ͨ͠MgB2 ௒

఻ಋಋઢ͸ྟք࣓ଋີ౓Λ૿ͨ͢Ίʹ୸ૉΛఴՃ͠

͓ͯΓɺసҠԹ౓͸ 34–36 KʹͳΔͱ༧૝͞ΕΔɻ

2.3 ௒఻ಋVCMͷ੡࡞

ਤ 4: ௒఻ಋ VCM ػ߸1

VCMͷ੡࡞ʹ͋ͨͬͯ͸ɺిྲྀ஋Λ཈͑Δ͜ͱ͕

௿ൃ೤ʹͭͳ͕Δ͜ͱ͔ΒɺӬ࣓ٱੴͷ͕ྗ࣓ͭ࣋

ʹɺͦͷ࣓ྗΛಀ͞ͳ͍Α͏ʹ͢Δ͜ͱ͕ॏཁ͘ڧ

ͳΔɻωΦδϜ࣓ੴ͸௿Թڥ؀ԼͰ͸࣓ྗ͕Լ͕Δ

ͱ͍͏ใ͕͋ࠂΔͨΊɺӬ࣓ٱੴ෦෼ʹ͸௿Թڥ؀

ԼͰ΋࣓ྗͷԼ͕Βͳ͍ϓϥηΦδϜ࣓ੴΛ༻͍ͯ

͍Δɻ·ͨɺమ৺ʹ࣓ଋΛ஝͖͑Εͳ͘ͳΔ࣓ଋ๞

࿨ʹΑ࣓ͬͯྗ͕௿Լ͢Δ͜ͱΛ๷͙ͨΊɺϤʔΫ

ʹ͸࠷େͷ๞࿨࣓ଋີ౓ΛތΔύʔϝϯδϡʔϧΛ

༻͍͍ͯΔɻ͜͏ͨ͠ࡐྉΛ༻͍ͯ੡ͨ͠࡞௒఻ಋ

VCM Λɺਤػ߸1 4ʹࣔ͢ɻ൘͹ͶͰίΠϧͷத৺

࣠Λݻఆ͠ɺਤͷதԝͷ൘ʹऔΓ෇͚ͨϙδγϣϯ

ηϯαʔʹΑΓɺVCMͷಈ͖Λଌఆ͍ͯ͠Δɻ

3 ධՁͱ݁Ռ

3.1 ௒఻ಋసҠԹ౓

௒఻ʹٸԹ౓ͱ௒఻ಋసҠԹ౓͕ۙ͘ɺڥ؀༺࢖

ಋ͕ഁΕΔ͜ͱΛ๷͙ͨΊʹɺ੡ͨ͠࡞௒఻ಋίΠ

ϧͷసҠԹ౓Λਖ਼֬ʹ೺Ѳ͢Δඞཁ͕͋Δɻͦ͜Ͱ

զʑ͸௒఻ಋίΠϧͷઌ୺ʹԹ౓ܭΛऔΓ෇͚ͯɺԹ

౓ΛԼ͛ͳ͕Β௒఻ಋίΠϧͷిѹ߱ԼΛଌఆͨ͠ɻ

ଌఆͨ͠Թ౓ͱిѹ߱ԼΛਤ 5ʹࣔͨ͠ɻ͜ͷάϥ
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ਤ 5: సҠԹ౓ଌఆ࣮ݧͷ݁Ռ

ϑ͔ΒɺసҠԹ౓͸ 31 Kͱ͍͏݁Ռ͕ಘΒΕͨɻ༧

૝͞ΕΔ 34–36 Kͱ͍͏஋ΑΓ΋௿͍݁Ռͱͳͬͨ

͕ɺڥ؀༺࢖ͷԹ౓Λ্ճ͓ͬͯΓɺMgB2 ௒఻ಋ

ಋઢ͕ྫྷ٫νϣούʔͷཁٻΛຬ଍͢Δ͜ͱ͕෼͔ͬ

ͨɻͨͩ͠ڥ؀༺࢖ͱసҠԹ౓͕͍ۙͨΊɺ஫ҙਂ

͍Թ౓؅ཧ͕ඞཁͱͳΔͱ͑ߟΒΕΔɻ

3.2 ൃ೤

௒఻ಋίΠϧͰ͋ͬͯ΋ɺྲྀΕΔిྲྀ͕ަྲྀͷ৔

߹͸௒఻ಋମͷώεςϦγεʹΑΓൃ೤͢Δ͜ͱ͕

෼͔͍ͬͯΔɻ·ͨ௒఻ಋίΠϧҎ֎ʹ΋ɺVCMͷ

ϤʔΫ΍Ӭ࣓ٱੴʹిྲྀ͕ྲྀΕͯൃ೤͕ੜ͡ΔͨΊɺ

௒఻ಋ͕ഁΕΔ͜ͱΛ๷͙ͨΊʹ͸ɺVCMʹٸ ͔

ΒͲͷఔ౓ൃ೤͕͋Δͷ͔Λ஌͓ͬͯ͘ඞཁ͕͋Δɻ

ώεςϦγε౳ʹΑͬͯ VCM͔Βੜ͡Δൃ೤Λղ

ද 2: ൃ೤ݧࢼͷ݁Ռ
ిྲྀ प೾਺ ༧૝஋ ଌఆ஋ ࠩ

±0.75A 100Hz 0.130W 0.259W +99%

±0.38A 100Hz 0.055W 0.062W +12%

±0.25A 1000Hz 0.478W 0.283W −41%

±0.25A 500Hz 0.202W 0.169W −16%

ੳతʹ͢ࢉܭΔ͜ͱ͸೉͍͠ͷͰɺզʑͷάϧʔϓ
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Ͱ͸γϛϡϨʔγϣϯʹΑΔ਺஋ࢉܭΛͨͬߦɻ۩

ମతͳप೾਺ɾిྲྀ஋ʹରͯ͠ɺγϛϡϨʔγϣϯ͔

Β༧૝͞ΕΔ஋ͱɺզʑ͕ଌఆͯ͠ಘͨ஋Λද 2ʹ

͍ࣔͯ͠Δɻ༧૝஋ͱଌఆ஋͸ 2ഒͷൣғ಺ͰҰக

͍ͯ͠Δ͕ɺൃ೤ͷిྲྀґଘੑ͸ੵݟ΋ΓΑΓ͘ߴɺ

प೾਺ґଘੑ͸௿͍ݟ͕޲܏ΒΕΔɻΑΓਖ਼֬ʹൃ

೤ྔΛ༧૝Ͱ͖ΔΑ͏ɺ͞ΒͳΔγϛϡϨʔγϣϯ

౳ʹΑͬͯੵݟ΋ΓΛվળ͍ͯ͘͠༧ఆͰ͋Δɻ

3.3 ಈಛੑ

଎͔ͭਫ਼ີͳಈ͖Λୡ੒͢ΔͨΊʹ͸ɺVCMͷߴ

ಈ͖ͷप೾਺ґଘੑ͔Β఻ୡؔ਺Λਪଌ͢Δ͜ͱ͕

ॏཁͰ͋Δɻ զʑ͸ VCMʹਖ਼ݭ೾ిѹΛՃ͑ɺϙ
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ਤ 6: ৗԹʢ295 KʣͰͷ VCMͷϘʔυઢਤ

ɿήΠϯɺӈɿҐ૬ࠨ
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ਤ 7: ௿Թʢ21 KʣͰͷ VCMͷϘʔυઢਤ

δγϣϯηϯαʔͰଌఆͨ͠มҐͱͷൺΛͱͬͯɺৗ

Թͱ௿Թʢ21 KʣͷͦΕͧΕʹ͍ͭͯ VCMͷप೾

਺ґଘੑΛଌఆͨ͠ɻਤ 6ͱਤ 7͸ͦΕͧΕࣨԹͱ

௿Թ࣌ͷ VCMͷϘʔυઢਤͰ͋Γɺଌఆ஋Λʷҹ

Ͱɺ͋Β͔͡Ίਪଌͨ͠఻ୡؔ਺Λ఺ઢͰ͍ࣔͯ͠

ΔɻͲͪΒ΋ࠨଆ͸ήΠϯɺӈଆ͸Ґ૬Ͱ͋Δɻৗ

ԹͰ͸ଌఆ஋ͱ͕ήΠϯɾҐ૬ڞʹ΄ͱΜͲҰக͠

͍ͯΔ͕ɺ௿ԹͰ͸Ґ૬͸ྑ͍΋ͷͷɺήΠϯͷଌ

ఆ஋ͱ༧૝஋ͷؒʹζϨ͕ੜ͍ͯ͡Δɺͱ͍͏͜ͱ

͕൑໌ͨ͠ɻ͜ͷࠩʹ͍ͭͯ͸఻ୡؔ਺ͷԿΒ͔ͷ

ύϥϝʔλ͕࣮ࡍͱҟͳ͍ͬͯͨͱ͑ߟΒΕΔͨΊɺ

ͷ࣌ύϥϝʔλΛௐ੔͠ɺ௿Թࡏݱ VCMͷ఻ୡؔ

਺ͷਖ਼֬ͳਪఆΛ͍ͯͬߦΔɻ

4 ͷల๬ޙࠓ

ਤ 8: VCM2߸ػͷίΠϧ ͱϤʔΫ(ࠨ) (ӈ)

VCM ͕ܘ͸ϤʔΫͷ௚ػ߸1 72 mm͋Δ͕ɺطଘ

૷ஔ΁ͷ૊ΈࠐΈ΍ෳ਺ͷΞΫνϡΤʔλʔͷར༻ͱ

͍ͬͨԠ༻Λ͑ߟΔͱɺେ͖͞ΛΑΓখ͍ͨ͘͞͠ͱ

͍͏ཁ͕ͨͬ͋ٻɻͦ͜Ͱࡏݱզʑ͸ΑΓ͍ࡉMgB2

ಋઢΛ࢖༻ͯ͠VCMΛখܕԽͨ͠VCM ͷ੡ػ߸2

Δɻਤ͍ͯͬߦΛ࡞ 8͸VCM ͷίΠϧͱϤʔػ߸2

ΫͷࣸਅͰ͋Γɺ͜ ͷϤʔΫͷ௚ܘ͸ 25 mmͰ͋Δɻ

͜ͷ ԽʹΑͬͯಉ͘͡ྫྷ٫νϣοϐϯάܕ͸খػ߸2

ͷ࢖༻Λ͍ͯ͑ߟΔɺ౦ژେֶͰ։ൃதͷதؒ੺֎ઢ

૷ஔMIMIZUKUʢMid-Infrared Multi-field Imager

for gaZing at UnKnown Universeʣ΁ͷ౥ࡌΛՄೳ

ͱͨ͠ɻ࣮ࡍͷ؍ଌʹ͓͍ͯɺྫྷ٫νϣοϐϯάͷੑ

ೳ͕ग़ͤΔ͔ͷݧࢼΛ͏ߦ༧ఆͰ͋Δɻ
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マイクロマシン技術を利用した超軽量 X 線望遠鏡の超小型衛星搭載に向
けた開発と現状

寺田 優 (首都大学東京大学院 理工学研究科物理学専攻)

Abstract

近年、超小型衛星の性能向上は目覚ましく、技術実証のみならず、3軸制御による本格的な宇宙理学観測が
可能になってきた。X線天文においても、幾つかの超小型衛星が計画されている。しかし、X線天体からの
光は一般に微弱であり、大型衛星同様に望遠鏡が欠かせない。一方で、従来の望遠鏡は有効面積と重量にト
レードオフ関係があり、超小型で大型衛星と相補的なミッションを確立するのは難しいという状況があった。
我々は現在、首都大 航空宇宙コースとの共同開発による、バイナリーブラックホール探査のための超小型衛
星 ORBIS (2020年頃打ち上げ目標)に向けて、超軽量な X線望遠鏡の開発を行っている。半導体加工技術
の一つであるマイクロマシン技術を応用し、超軽量な X線望遠鏡を開発している。直径 100 mm、厚さ 300

µmのシリコン基板に、深堀エッチングによって 20 µm幅の微細孔を無数に形成し、側壁を水素アニールに
より平滑化して、表面粗さ ∼1 nm σrms 程度として、反射鏡として用いる。基板を高温塑性変形により球面
に変形した後、反射率向上のために原子層堆積法による重金属膜付けをほどこし、集光結像系として用いる。
この手法では、従来に比べ、1桁以上、軽量かつ高性能の望遠鏡を実現可能である。望遠鏡の性能の鍵とな
る角度分解能を現在、制限しているのは、鏡表面の形状精度と、鏡の望遠鏡全体に対する配置精度である。
我々は ORBIS で目標とする角度分解能 10 分角達成のため、テスト 1回反射光学系に対して、変形前後で
のペンシルビーム X線照射を行って、形状精度と配置精度の切り分けを行っている。また、H–IIAロケット
の打ち上げを想定した、望遠鏡の振動試験を行って、前後での X線評価から定量的に、厚さ 300 µmの望遠
鏡が、打ち上げ時の振動に耐えうる事を確認した。本講演では、我々の超軽量 X線望遠鏡の概要と、超小型
衛星 ORBIS に向けた開発状況について報告する。

1 X線望遠鏡と軽量化に向けて
一般的に X線は屈折率が 1よりも僅かに小さい程
度なので、望遠鏡による集光を実現させる為には、
1◦程の反射角での全反射を用いた、斜入射工学系が
採用されている。しかし、反射鏡が一枚しかない場
合には像が歪みなく結像する為の条件であるアッべ
の正弦条件を満たすことが出来ない為に、回転放物
面と回転双曲面に並べられた２枚の反射鏡を用いた
Wolter I型斜入射工学系が採用されている。望遠鏡
には性能を指し示すパラメータが大きく分けて２つ
存在する。一つは像の広がりを指し示す角度分解能
である。一般的に広がりは結像中心から半径 rの円の
中に集光されるX線の光量である EEF(r)(Encircled

Energy Function)、が全光量の 50%を占めるように
なる円の直径を表す HPD(Half Power Diamater)で

表される。反射された X線は一点に集光することが
望ましいが、反射面の形状が滑らかでない、鏡の配
置が理想的でない、Wolter I型を円錐に近似してい
る、などの理由により広がりを持って集光する。そ
して、もう一つのパラメータは望遠鏡の集光力を表
す有効面積である。有効面積は S(θ)を θ ～ dθ まで
の入射角を持つような反射鏡の面積、R(θ, E)を入射
角 θ、X線のエネルギー Eにおける反射鏡の反射率
とすると

∫
S(θ) R(θ, E) dθ (1)

と表される。大有効面積を獲得するためには、多数
の鏡を配置し、開口面積を大きくするか、反射率向
上の為に原子番号の大きな材質を用いる必要がある。
そして、良い角度分解能を持つためには重く剛性の
高い鏡を使用しなければならない。従って、望遠鏡
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の重量と性能はトレードオフの関係になってしまっ
ている。ここで、望遠鏡の軽量化に向けた考えとし
てマイクロポアオプティクスというものがある。こ
れは、１枚１枚の鏡の大きさを小さくし、その代わ
りにより多数の鏡を配置することによって有効面積
を確保したまま軽量化を実現するものである。従来
に比べ、鏡の大きさをA−1にした場合、その質量は
A−3で、反射面はA−2で小さくなる。ここで鏡をA2

だけ多数配置したならば、反射面の大きさは従来と
変わらず、質量だけをA−1で小さくすることができ
る。加えて角度分解能も、十分に良い鏡の配置、形状
ならば、HPDにして数秒角を達成することが可能で
ある。この考えに基づいて製作される望遠鏡は、従
来よりも１桁以上の軽量化が可能であり、～50 kg未
満であることが要求される超小型衛星への搭載も十
分に可能である。

図 1: 質量と望遠鏡性能のトレードオフ関係と我々の
目標

2 我々の光学系
我々は、このマイクロポアオプティクスをシリコ
ン深堀エッチングにより実現しようとしている。[1]

大まかな製作プロセスとしては、厚さ 300 µmのシ
リコン基板にを 20 µmピッチでスリットを形成する
ようにパターニングし、これをドライエッチングに
より穴を貫通させる。このスリットの側壁を X線の
反射面として用いるのだが、このままでは形状の滑
らかさが十分ではないので、1000 C◦～の高温雰囲

気中での水素アニールを処理し、側壁形状の改善を
図っている。その後、1000 C◦～に高温にした基板
をプレス変形することで、球面に塑性変形して X線
の集光を可能にし、最後に反射率向上のための重原
素の膜付けを行い光学系が完成する。完成した基板
は曲率の異なったもう一つの基板と組み合わせるこ
とで、Wolter I型射入射光学系として用いられるこ
とが出来る。すでに我々はこの光学系による X線の
集光に成功しており、基板のみの重さで数グラムと
いった軽量化を実現している。

図 2: 製作フロー

図 3: 完成した光学系

図 4: アニール前後の側壁粗さの比較、左アニール
前、右アニール後
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3 角度分解能向上に向けて
角度分解能の向上に向けては、鏡の形状、配置精
度を改善する事が重要となる。我々は今までに、主に
形状精度に関係すると考えられるドライエッチング
や水素アニール、配置精度に関係すると考えられる
変形プロセス、そのそれぞれのレシピを検討し、最
適化を行ってきた。しかし、形状、精度精度がそれ
ぞれどの程度光学系の角度分解能に影響を及ぼして
いるかは明確にはわかっていなかった。そこで我々
は、光学系を変形前、後の２回に分けて、光学系の
一部分に X線ペンシルビームビームを照射し、その
反射光を CCDカメラで撮影、変形前後での像の広
がりと、集光中心からわかる反射角を比較すること
により形状精度と配置精度の切り分けを試みている。
我々は宇宙科学研究所にある 30 mビームライン施
設を利用し、変形前の光学系の中心から、左右平行
方向 58点、同様に上下垂直方向 58点に対して、1 ×
1 mm X線ビームを照射し、X線集光イメージを取
得した。これにより局所的な角度分解能、反射角が
判明し、後ほど行う予定である変形後の測定結果と
比較することにより、その部分ごとの形状精度、配
置精度の寄与を同定することができる。

図 5: 測定点

200

400

600

800

1000

1200

200 400 600 800 1000
IMSMO(Gauss) CHBN ref_line_b_002-dark_180s_ave_x1-1240_y1-1152_t0_sp_hkr

0

200

400

600

800

1000

図 6: 集光イメージ

図 7: 各測定点における像の広がり

4 超小型衛星ORBIS搭載に向け
て

現在我々と首都大の航空宇宙のチームは、超小型衛
星ORBISを開発している。ORBISはブラックホー
ル=ブラックホール連星探査を目的とした衛星で、連
星の周期的な回転を、X線の光度変調を用いて観測
し、バイナリブラックホールの同定を狙う。ORBIS

には我々の光学系を搭載することが決定しており、
2020年頃の打ち上げを目指している。そこで我々は
ORBIS搭載に向けて、打ち上げに使用されるH–IIA

ロケットを仮定した振動試験を行った。加振装置と
しては東大中須賀研所蔵の振動発生器を用い、ロケッ
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ト打ち上げ時に生じる振動である、準静的加速度振
動、ランダム振動の２種類の振動を光学系に与えた。
試験の評価としては、２つの観点から行い、まず１つ
として、振動前後において光学系をを 20～2000 Hz

という広範囲において加振し、その共振点を加速度
ピックアップから測定、その変化がないかどうかを
測定した。そしてもう一つとしては、振動前後で光
学系上の同一の点に X線を照射し、鏡の配置から決
まる反射角を測定、その変化が振動によって生じて
いないかを検証した。共振点、鏡の配置ともに、振
動による変化は見られず、光学系が H–IIAロケット
打ち上げに耐えうることを確かめることができた。

図 8: 準静的加速度振動前後での共振点の比較

図 9: 振動試験前後での反射角の比較

5 参考文献
[1]Micropore x-ray optics using anisotropic wet

etching of (110) silicon wafers(著者 Y.Ezoe et al.

2006)。

Reference
Y.Ezoe, M.Koshiishi, M.Mita, K.Mitsuda, A.Hoshino,

Y.Ishisaki, Z.Yang, T.Takano, & R.Maeda 2006, 発行
元 Applied Optics
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ͨ͠ࢦΛ໨ڸMeVΨϯϚઢ๬ԕܕ୅ੈ࣍

ͷੑೳࡏݱίϯϓτϯΧϝϥͷ։ൃͱܕग़ݕඈ੻ࢠి

୩ޱ ޾װ ౎େֶେֶӃژ) ཧֶڀݚՊ)

Abstract

MeVΨϯϚઢྖҬ͸਺গͳ͍ະ։୓ྖҬͰ͋Δ͕ɺMeVΨϯϚઢ͸௒৽੕֚࢒ʹ͋Δ์ࣹੑಉҐମ΍Ψ

ϯϚઢόʔετͳͲଟ͘ͷఱମ͔Β์ग़͞Ε͓ͯΓɺMeVΨϯϚઢΛײߴ౓Ͱ؍ଌ͢Δ͜ͱ͸ॏཁͰ͋Δɻ

MeVΨϯϚઢఱจֶ͕ະ։୓Ͱ͋Δ͜ͱͷେ͖ͳཧ༝͸ɺΠϝʔδϯάͷ೉͠͞ʹ͋ΔɻMeVΨϯϚઢ

͕෺࣭ͱ͢͜ى૬࡞ޓ༻ͷ͏ͪɺ࠷΋༏Ґͳͷ͸ίϯϓτϯࢄཚͰ͋Δɻ͕ͨͬͯ͠ɺίϯϓτϯࢄཚΛར

༻ͯͦ͠ͷ౸དྷํ޲ΛҰҙʹܾఆ͢Δʹ͸ɺίϯϓτϯࢄཚΛ׬શʹߏ࠶੒͠ͳ͚Ε͹ͳΒͳ͍ɻ·ͨɺ؍

ଌثػຊମͷ์ࣹԽʹΑΔ֩ΨϯϚઢ΍ࣹ์ڥ؀ઢɺେؾதੑࢠͳͲͷେྔͷόοΫάϥ΢ϯυʹΑͬͯײ

౓੍͕͞ݶΕΔͨΊɺ͍ߴόοΫάϥ΢ϯυআڈೳྗ͕ඞཁͱͳΔɻ

զʑ͸ɺੈ࣍୅ܕMeVΨϯϚઢ๬ԕڸͱͯ͠ిࢠඈ੻ݕग़ܕίϯϓτϯΧϝϥ (Electron-Tracking Comp-

ton CameraɿETCC)ͷ։ൃΛਐΊ͍ͯΔɻETCC͸ɺMicro Pixel Chamber(µ-PIC)ͱݺ͹ΕΔߴҐஔ෼

ղೳݕग़ثΛ༻͍ͨ ΛܾఆՄ޲ͷํࢠ೉Ͱ͋ͬͨ൓௓ిࠔͰ͸ثग़ݕΑΓɺैདྷͷʹثग़ݕΨεඈ੻ݩ࣍3

ೳͰ͋Δɻ͜ΕʹΑΓɺETCC͸ίϯϓτϯࢄཚΛ׬શʹߏ࠶੒ՄೳͰɺ1ޫ͝ࢠͱͷ౸དྷํ޲ΛҰҙʹܾ

ఆͰ͖Δɻ·ͨɺ൓௓ిࢠͷํ޲Λ༻͍Δ͜ͱͰղੳతʹଟ͘ͷόοΫάϥϯυΛআ͢ڈΔ͜ͱ͕Ͱ͖ɺ࣮

ଌ͔ΒΠϝʔδϯάͷ༗ҙ౓͸ిࢠඈ੻Λ࢖Θͳ͍ղੳʹൺ΂ͯ໿ 4ഒ͘ߴͳΔ͜ͱ͕ࣔ͞Εͨɻ

ETCC͸͜Ε͔ΒͷMeVΨϯϚઢఱจֶʹ͓͍ͯॏཁͳ໾ׂΛՌͨ͢͜ͱ͕ظ଴͞ΕΔɻ

1 MeVΨϯϚઢఱจֶ

ɺ੺֎ઢ͔Βࡏݱ Xઢ΍ΨϯϚઢʹࢸΔ·Ͱ͞·

͟·ͳ೾௕ྖҬͰఱจֶ͕੾Γ୓͔Ε͍ͯΔɻਤ 1

ʹ Xઢ͔ΒΨϯϚઢྖҬʹ͓͚Δ֤ݕग़ثͷ؍ଌ࣌

ؒ 106 sͰͷݕग़ײ౓Λࣔ͢ɻ͜ΕΛݟΔͱɺXઢ͓

Αͼ 100 MeVҎ্ͷߴΤωϧΪʔΨϯϚઢྖҬʹൺ

΂ɺMeVΨϯϚઢྖҬ͸ݕग़ثͷ਺ࣗମগͳ͘ɺݕ

ग़ײ౓΋ଞͷྖҬʹൺ΂ͯѹ౗తʹѱ͍͜ͱ͕Θ͔

Δɻ͢ͳΘͪɺMeVΨϯϚઢྖҬ͸਺গͳ͍ະ։୓

ྖҬͰ͋Δɻ

MeVΨϯϚઢྖҬ͕ະ։୓Ͱ͋Δେ͖ͳཧ༝͸Π

ϝʔδϯάͷ೉͠͞ʹ͋ΔɻఱจֶͰ͸ɺݕग़ͨ͠

ޫ͕Ͳͷఱମ͔Β์ग़͞Εͨ΋ͷͳͷ͔ΛܾఆͰ͖

ͳ͚Ε͹ͳΒͳ͍͕ɺMeVΨϯϚઢ͸ɺ౸དྷํ޲Λ

ܾఆ͢Δͷ͕೉͍͠ɻ͜Ε͸ɺMeVΨϯϚઢ͕෺࣭

ͱ͢͜ى૬࡞ޓ༻ͱେྔͷόοΫάϥ΢ϯυʹΑΔɻ

MeVΨϯϚઢ͕ݕग़ثதͷλʔήοτ෺࣭ͱ͜ى

͢૬࡞ޓ༻ͷ͏ͪɺ࠷΋༏Ґͳͷ͸ίϯϓτϯࢄཚ

ਤ 1: Xઢ͔ΒΨϯϚઢྖҬʹ͓͚Δ֤ݕग़ثͷ؍ଌ

ؒ࣌ 106 sͰͷݕग़ײ౓ɻ੺৭఺ઢ͸զʑͷ໨ඪײ౓

Ͱ͋ΔɻίϯϓτϯࢄཚͰ͸ɺΨϯϚઢ͸ΤωϧΪʔ

ΛҰ෦͔͠མͱ͞ͳ͍ͨΊɺ௨ৗͷݕग़ثͰ͸͋·

Γ޷·ΕΔ૬࡞ޓ༻Ͱ͸ͳ͍͕ɺࢄཚΨϯϚઢͱ൓

௓ిࢠͷ৘ใ͔ΒίϯϓτϯࢄཚΛߏ࠶੒Ͱ͖Ε͸ɺ

ೖࣹ ͷ৘ใ͕ಘ޲ͱʹΤωϧΪʔͱ౸དྷํ͝ࢠ1ޫ

ΒΕΔɻͦͷͨΊɺίϯϓτϯࢄཚͷߏ࠶੒͸MeV

ΨϯϚઢΠϝʔδϯά๏ͷͻͱͭͱͯ͠ར༻͞ΕΔɻ
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͔͠͠ɺίϯϓτϯࢄཚΛ׬શʹߏ࠶੒͠ɺ౸དྷ

ͨ͠ΨϯϚઢͷํ޲ͱΤωϧΪʔΛҰҙʹܾఆ͢Δ

ʹ͸ɺΨϯϚઢʹΑͬͯ൓௓͞Εͨిࢠͷํ޲ͱΤω

ϧΪʔ͓ΑͼࢄཚޙͷΨϯϚઢͷํ޲ͱΤωϧΪʔ

ΛಘΔඞཁ͕͋Δɻ͔͠͠ɺΨϯϚઢ͸ಁաྗ͕ߴ

͘ɺ෺࣭ͱ൓Ԡ͠ʹ͍͕͘ɺిࢠ͸෺࣭ͱ൓Ԡ͠΍

͍͢ɻ͕ͨͬͯ͠ɺ྆ऀͷΤωϧΪʔͱࢄཚํ޲Λ͢

΂ͯ؍ଌ͢Δ͜ͱ͸೉͍͠ɻ·ͨɺӉ஦ઢ͕؍ଌػ

Λثػଌ؍Εͨ͞ىΔ͜ͱͰྭ͢༺࡞ޓຊମͱ૬ث

ઢɺେࣹ์ڥΒͷ֩ΨϯϚઢ΍؀͔֩ࢠݪ੒͢Δߏ

ͳͲͷେྔͷόοΫάϥ΢ϯυ΋ఱମ͔Βࢠதੑؾ

ͷMeVΨϯϚઢ؍ଌΛࠔ೉ʹ͍ͯ͠Δɻ

͔͠͠ɺ௒৽੕֚࢒΍ۜՏ໘ʹ͋Δ์ࣹੑಉҐମ

͔Β͸ MeVఔ౓ͷΤωϧΪʔΛ΋ͭ֩ΨϯϚઢ͕

์ग़͞Ε͍ͯΔɻ֩ΨϯϚઢ͸ಛఆͷΤωϧΪʔΛ

΋ͪɺεϖΫτϧ͕ϥΠϯঢ়ʹͳΔͷͰݩૉͷछྨ

ͷಉఆ͕͠΍͍͢ɻͦΕΒΛ؍ଌ͢Δ͜ͱͰݩૉ߹

੒ͷϓϩηε΍ݩૉͷӉ஦֦ࢄʹഭΔ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ

·ͨɺΨϯϚઢόʔετ΍׆ಈۜՏ֩ͷδΣοτ͔

ΒͷMeVΨϯϚઢͷ؍ଌʹΑΓɺͦͷཻࢠՃ଎ɾ์

଴͞Ε͍ͯΔɻ͜ͷΑ͏ʹɺظղ໌Ͱ͖Δͱ͕ߏػࣹ

MeVΨϯϚઢͷײߴ౓؍ଌ͸ॏཁͳҙຯΛ΋ͭɻ

2 MeVΨϯϚઢΠϝʔδϯά๏

͜Ε·ͰʹɺMeVΨϯϚઢΠϝʔδϯά๏ͱͯ͠

੒ՌΛ্͛ͨํ๏ʹҎԼͷ ΒΕΔɻ͛ڍ2͕ͭ

• ίʔσουϚεΫ๏

• ίϯϓτϯΠϝʔδϯά๏

ίʔσουϚεΫ๏͸ɺίϯϓτϯࢄཚΛར༻͠

ͳ͍ํ๏Ͱɺःณ෺ʹΑͬͯޫ͕ೖࣹ͢Δํ޲Λ੍ݶ

͢ΔίϦϝʔλ๏Λൃలͤͨ͞ํ๏Ͱ͋Δɻ͜ͷํ

๏Ͱ͸ɺࢭ્͍ߴೳΛ΋ͭϚεΫͷํޙʹҐஔݕग़

Λ഑ஔ͢Δث (ਤ 2)ɻϚεΫʹ͸ΨϯϚઢͷ౸དྷํ޲

ͱӨͷֆ͕ 1ɿ1ରԠ͢ΔΑ͏ʹ͕݀։͚ΒΕ͍ͯΔɻ

ίʔσουϚεΫ๏Λ༻͍ͨݕग़ثʹ͸ INTEGRAL

Ӵ੕ʹ౥͞ࡌΕͨ SPI ͕͋Γ (G. Vedrenne et al.

2003)ɺSPI͸ SN2014JΛ؍ଌ͢Δ͜ͱͰɺੈքͰ

ॳΊͯ௒৽੕രൃ͔Β 56Co ֩ΨϯϚઢΛ؍ଌͨ͠

(E. Churazov et al. 2014)ɻ

͔͠͠ɺ͜ͷํ๏Ͱ͸ શ͕޲ͱͷ౸དྷํ͝ࢠ1ޫ

͘Θ͔Βͳ͍ͨΊɺઢݯͷಛఆʹ͸ଟ਺ͷޫ͕ࢠඞ

ཁͰ͋Δͱͱ΋ʹɺଟ͘ͷόοΫάϥ΢ϯυͷࠞೖ

Λආ͚ΒΕͣɺײ౓Λམͱͯ͠͠·͏ɻ

ਤ 2: ίʔσουϚεΫ๏ͷ֓೦ਤ (A. Zoglauer

2005)

ίϯϓτϯΠϝʔδϯά๏͸ɺίϯϓτϯࢄཚΛ

Λܾఆ͢Δɻ޲੒͢Δ͜ͱͰΨϯϚઢͷ౸དྷํߏ࠶

͜ͷํ๏Λ༻͍ͨݕग़ثʹ͸CGROӴ੕ʹ౥͞ࡌΕ

ͨ COMPTEL͕͋Δ (V. Schönfelder et al. 1993)ɻ

COMPTELͰ͸ਤ 3ͷΑ͏ʹલஈʹࢠݪ൪߸ͷখ͞

ͳ෺࣭ɺޙஈʹࢠݪ൪߸ͷେ͖ͳ෺࣭͕ઃஔ͞Εͨɻ

ਤ 3: COMPTELͰͷίϯϓτϯΠϝʔδϯά๏

લஈͰ͸ίϯϓτϯࢄཚΛͤ͜͞ىΔͱͱ΋ʹ൓

௓ిࢠΛଊ͑ɺిࢠͷΤωϧΪʔ E1 ͱࢄཚ఺Λಘ

Δɻ·ͨɺޙஈͰ͸ࢄཚΨϯϚઢΛଊ͑ɺΤωϧΪʔ

E2 ͱٵऩ఺ΛಘΔɻͦͯ͠ɺE1 ͱ E2 ͔Βɺ

ɹ E0 = E1 + E2 (1)

ɹ cosφ = 1−mec
2(

1

E2
− 1

E1 + E2
) (2)

ʹΑΓೖࣹΨϯϚઢͷΤωϧΪʔE0ͱΨϯϚઢͷࢄ

ཚ֯ φΛܾఆ͢Δɻ·ͨɺࢄཚ఺ͱΨϯϚઢͷٵऩ

఺͔ΒࢄཚΨϯϚઢͷํ͕޲Θ͔Δɻ͔͠͠ɺిࢠ
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ͷ൓௓ํ͕޲Θ͔Βͳ͍ͨΊɺίϯϓτϯࢄཚΛ׬

શʹ͸ߏ࠶੒Ͱ͖ͣɺΨϯϚઢͷ౸དྷํ޲͸ԁ؀্

Ͱ͖ͳ͍ɻͦ͜Ͱɺ͜ͷԁ؀ΛॏͶ߹Θݶ੍͔͠ʹ

ͤͯɺઢݯͷҐஔΛಛఆ͢Δ (ਤ 4)ɻ͔͠͠ɺ͜ͷํ

๏Ͱ͸ɺਅͷઢݯҐஔ (source)ͷଞʹِͷઢݯҐஔ

(ghost)΋ݱΕͯ͠·͍ɺࡶԻͷݪҼͱͳΔɻ͜ͷΑ

͏ͳిࢠͷ൓௓ํ޲Λ༻͍ͳ͍ίϯϓτϯΠϝʔδ

ϯά๏Λɺզʑ͸ैདྷͷίϯϓτϯΠϝʔδϯά๏

ͱݺΜͰ͍Δɻ

ਤ 4: ैདྷͷίϯϓτϯΠϝʔδϯά๏Ͱͷઢݯಛఆ

COMPTEL͸ࡏݱ·ͰʹMeVྖҬͷશఱ؍ଌʹ

།Ұ੒ޭͨ͠ݕग़ثͰ͋Δ͕ɺൃͨ͠ݟఆৗత์ࣹ

ఱମ͸໿ Ͱ͋ͬͨݸ30 (V. Schönfelder et al. 2000)ɻ

ίʔσουϚεΫ๏΍ैདྷͷίϯϓτϯΠϝʔδ

ϯά๏Ͱ͸ɺ1ޫ͝ࢠͱʹ౸དྷํ޲ΛܾఆͰ͖ͳ͍ɻ

ͦͷͨΊɺΨϯϚઢݯΛಛఆ͢ΔͨΊʹଟ਺ͷޫࢠ

Λݕग़͠ɺͦΕΒΛ౷ܭతʹॲཧ͠ͳ͚Ε͹ͳΒͳ

͍ɻ͜ΕʹΑΓଟ͘ͷόοΫάϥ΢ϯυ͕ࠞೖ͠ɺେ

ͱ͝ࢠ౓Λམͱͯ͠͠·͏ɻ͕ͨͬͯ͠ɺ1ޫײ͖͘

ʹ౸དྷํ޲Λܾఆ͢Δ͜ͱͰɺ͍ߴόοΫάϥ΢ϯ

υআڈΛ࣮͢ݱΔײߴ౓ݕग़ثͷ։ൃ͕ඞཁͰ͋Δɻ

3 ίϯϓτϯΧϝܕग़ݕඈ੻ࢠి

ϥ

զʑ͸ɺײߴ౓ͳੈ࣍୅ܕMeVΨϯϚઢ๬ԕڸͱ

ͯ͠ɺిࢠඈ੻ݕग़ܕίϯϓτϯΧϝϥ (Electron-

Tracking Compton CameraɿETCC)ͷ։ൃΛਐΊ

͍ͯΔ (ਤ 5)ɻETCC ʹΑΔΠϝʔδϯά͸ίϯ

ϓτϯΠϝʔδϯά๏ͷҰछͰ͋ΓɺMicro Pixel

Chamber(µ-PIC)ͱݺ͹ΕΔߴҐஔ෼ղೳݕग़ثΛ

༻͍ͨ ཚࢄ಺Ͱɺίϯϓτϯثग़ݕΨεඈ੻ݩ࣍3

ΛҾ͖ͤ͜͞ىΔɻͦͯ͠ɺඈ੻ݕग़ثͰ൓௓ిࢠΛ

ଊ͑ɺͦͷ ඈ੻ͱΤωϧΪʔΛಘΔɻ·ͨɺҐݩ࣍3

ஔײ౓ܕ PMTΛಡΈग़͠ʹ΋ͭ Pixel Scintillator

Array(PSA)͕ɺඈ੻ݕग़ثͷఈ໘ͱଆ໘ΛғΉΑ͏

ʹͯ͠ஔ͔Ε͍ͯΔɻ͜ΕʹΑͬͯࢄཚΨϯϚઢΛ

ଊ͑ɺͦͷΤωϧΪʔͱٵऩ఺ΛಘΔɻ

ਤ 5: ETCCͷ֓೦ਤ

ETCCͰ͸ɺඈ੻ݕग़ثͰಘͨ ඈ੻͔Βిݩ࣍3

ࢄΘ͔Δɻ͜ΕʹΑΓɺίϯϓτϯ͕޲ͷ൓௓ํࢠ

ཚΛ׬શʹߏ࠶੒ՄೳͰɺैདྷͷίϯϓτϯΠϝʔ

δϯά๏Ͱ͸ԁ؀্ʹ͔ܾ͠·Βͳ͔ͬͨ ͝ࢠ1ޫ

ͱͷ౸དྷํ޲ΛҰҙʹܾఆͰ͖Δɻ

·ͨɺඈ੻ݕग़ث͸ՙిཻࢠͷ ඈ੻ͱΤωݩ࣍3

ϧΪʔଛࣦΛଌఆͰ͖ΔͨΊɺ௨աͨ͠ՙిཻࢠͷ

୯Ґඈڑ཭౰ͨΓͷΤωϧΪʔଛࣦ (dE/dx)ΛٻΊ

ΒΕΔɻ(dE/dx)͸ཻࢠͷిՙྔ΍ΤωϧΪʔʹґ

ଘ͠ɺඈ੻ͷऴ఺͋ͨΓͰϒϥοάϐʔΫͱݺ͹Ε

ΔϐʔΫΛ΋ͭɻ͜ΕʹΑΓɺཻࣝࢠผ͕ՄೳͰ͋

Γɺݕग़ثதͰࢠిͨͬ·ࢭΠϕϯτͷΈΛޮ཰Α͘

બ୒Ͱ͖Δɻ͜Ε͸ՙిཻࢠʹΑΔόοΫάϥ΢ϯ

υͷྗڧͳআํڈ๏ͱͳΓɺETCCͰ͸COMPTEL

ͷΑ͏ͳՙిཻࢠΛআ͢ڈΔͨΊͷ൓ಉܭ࣌਺༻ͷ

Λ༻ҙ͢Δඞཁ͕ͳ͍ɻثग़ݕ

͞ΒʹɺETCCͰ͸ɺࢄཚΨϯϚઢͷํ޲ͱ൓௓

ͷ੒͢޲ͷํࢠి α֯ΛҎԼͷΑ͏ʹزԿֶతͳํ

๏ αgeo ͱӡಈֶతͳํ๏ αkin ͷ 2௨ΓͰఆٛͰ͖

Δɻ͜͜ͰɺEγ ͱ Ke͸ࢄཚΨϯϚઢͱ൓௓ిࢠͷ

ΤωϧΪʔɺg⃗ͱ e⃗(ͱ΋ʹ୯ҐϕΫτϧ)͸ࢄཚΨϯ

Ϛઢͷࢄཚํ޲ͱ൓௓ిࢠͷ൓௓ํ޲Ͱ͋Δɻ

ɹ cosαgeo = g⃗ɾ⃗e (3)
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ɹ cosαkin = (1− mec2

Eγ
)

√
Ke

Ke + 2mec2
(4)

͜ͷͱ͖ɺαgeoͱ αkin͸ 1Πϕϯτ͝ͱʹͦΕͧ

ΕಠཱʹٻΊΒΕΔͷͰɺ྆ऀ͕Ұக͢ΔΠϕϯτ

ͷΈΛऔΔ͜ͱͰίϯϓτϯࢄཚΛͨ͜͠ىΠϕϯ

τͱͦ͏Ͱͳ͍ΠϕϯτΛ෼཭Ͱ͖Δɻ

͜ͷΑ͏ʹɺETCC͸͍ߴόοΫάϥ΢ϯυআڈ

ೳྗΛ༗͢Δ͕ɺͦΕ͚ͩͰ͸͘ɺίϦϝʔλΛ༻

͍Δඞཁ͕ͳ͍ͷͰࢹ͍޿໺Λ࣮ݱͰ͖Δɻ

4 ETCCͷΠϝʔδϯάೳྗ

ೖࣹΨϯϚઢͷ౸དྷํ޲ͷܾఆਫ਼౓͸ਤ 5தʹࣔ

͞ΕͨɺΨϯϚઢͷࢄཚ֯ͷܾఆਫ਼౓ARM(Angular

Resolution Measure)ͱίϯϓτϯࢄཚฏ໘ͷܾఆਫ਼

౓ SPD(Scatter Plane Devitation) ͱ͍͏ 2ͭͷύ

ϥϝʔλʹΑͬͯධՁ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ࣮ଌ͔Β

ͷࡏݱ ETCC Ͱ͸ɺ662 keV Ͱ ARM(FWHM) ͕

໿ 6 ౓ɺSPD(FWHM) ͕໿ 100 ౓Ͱ͋Δ ຊ঑ٶ)

ฏ 2016)ɻ·ͨɺETCC͸ɺ1ޫ͝ࢠͱͷ౸དྷํ޲

ΛҰҙʹܾఆͰ͖ΔͷͰɺMeVΨϯϚઢΧϝϥͰॳ

Ίͯ఺ޫݯͷ͕޿Γ۩߹Λද͢ PSF(Point Spread

Function)Λఆٛͨ͠ɻPSFΛ఺͔ݯΒͷΠϕϯτ

ͷ͏ͪɺ50%ؚ͕·ΕΔͱ͖ͷ֯౓Ͱ͋Δͱఆٛ͢

Δͱɺࡏݱͷ ETCCͰ͸࣮ଌ͔Β PSF͸ 662 keV

Ͱ 10౓ʙ15౓Ͱ͋Δͱظ଴Ͱ͖Δ ຊ঑ฏٶ) 2016)ɻ

ਤ 6: 137CsΛ 3ઢݯ༻ҙͨ͠ͱ͖ͷ ETCCʹΑΔ

Πϝʔδϯά݁ՌɻैདྷͷίϯϓτϯΠϝʔδϯά

๏ʹΑΔղੳ݁Ռ ඈ੻Λ༻͍ͨղੳ݁Ռࢠͱి(ࠨ)

(ӈ)(ٶຊ঑ฏ 2016)

ਤ 6͸ 137CsΛ 3ઢݯ༻ҙͯ͠ ETCCͰσʔλΛ

औಘ͠ɺैདྷͷίϯϓτϯΠϝʔδϯά๏ͱಉ༷ʹ

ඈ੻Λ༻͍ͣʹղੳͨ݁͠Ռࢠి ඈ੻Λࢠͱి(ࠨ)

༻͍ͯղੳͨ݁͠Ռ (ӈ)Ͱ͋Δɻ͜ͷ݁Ռ͔Βిࢠ

ඈ੻Λ༻͍Δ͜ͱͰɺిࢠඈ੻Λ༻͍ͳ͍৔߹ʹൺ

΂ͯ໿ 4ഒͷ༗ҙ౓͕ಘΒΕΔ͜ͱ͕ࣔ͞Εͨɻ͜

Ε͸ɺిࢠඈ੻ΛऔಘͰ͖Δ ETCC͕͍ߴΠϝʔδ

ϯάೳྗΛތΔ͜ͱΛࣔ͢ॏཁͳ݁ՌͰ͋Δɻ

5 ·ͱΊͱల๬

MeVΨϯϚઢྖҬ͸ɺఱจֶʹ͓͍ͯ਺গͳ͍ະ

։୓ྖҬͰ͋Δ͕ɺMeVΨϯϚઢ͸͞·͟·ͳఱମ

͔Β์ग़͞Ε͓ͯΓɺMeVΨϯϚઢΛײ͍ߴ౓Ͱ؍

ଌͰ͖Δݕग़ثͷ։ൃ͕ٻΊΒΕ͍ͯΔɻ

ίʔσουϚεΫ๏΍ैདྷͷίϯϓτϯΠϝʔδ

ϯά๏ʹ͓͍ͯײ͍ߴ౓͕ಘΒΕͳ͔ͬͨͷ͸ɺೖ

ࣹ ʹΛܾఆͰ͖ͳ͔ͬͨ͜ͱ޲ͱʹ౸དྷํ͝ࢠ1ޫ

ΑΔ͕ɺߴҐஔ෼ղೳݕग़ث µ-PICΛ༻͍ͨΨεඈ

੻ݕग़ثͱҐஔײ౓ܕ PMTΛಡΈग़͠ʹ΋ͭ PSA

Λ૊Έ߹Θͤͨ ETCCͰ͸ిࢠඈ੻͕औಘՄೳͳͨ

Ίɺ1ޫͨ͋ࢠΓͷ౸དྷํ޲ΛҰҙʹܾఆͰ͖Δɻ

·ͨɺETCC͸ಘΒΕͨిࢠඈ੻Λ༻͍ͯɺղੳ

తʹଟ͘ͷόοΫάϥ΢ϯυΛআ͢ڈΔ͜ͱ͕Ͱ͖ɺ

࣮ଌ͔ΒΠϝʔδϯάͷ༗ҙ౓͸ిࢠඈ੻Λ࢖Θͳ

͍ղੳʹൺ΂ͯ໿ 4ഒ͘ߴͳΔ͜ͱ͕ࣔ͞Εͨɻ͜

ΕʹΑΓɺETCC͸͜Ε͔ΒͷMeVΨϯϚઢఱจ

ֶʹ͓͍ͯॏཁͳ໾ׂΛՌͨ͢͜ͱ͕ظ଴͞ΕΔɻ

2018೥ࠒʹ͸ɺ͔ʹ੕ӢͳͲͷ໌Δ͍ఱମΛ؍ଌ

͢Δ͜ͱͰɺETCCʹΑΔఱମΨϯϚઢ૾ࡱೳྗΛ

࣮ূ͢Δٿؾ౥ݧ࣮ࡌΛ͏ߦ༧ఆͰ͋Δɻࡏݱ͸ɺͦ

Εʹ͚ͯ޲ Scintillatorͷվྑ΍࠷దΨεͷ studyͳ

Ͳ͞ΒͳΔײ౓্޲Λ໨ڀݚͨ͠ࢦΛ͍ͯͬߦΔɻ
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ASTE౥ࡌ༻TESϘϩϝʔλΧϝϥͷ։ൃ

ླ໦ॣଡ (େࡕ෎ཱେֶେֶӃ ཧֶڀݚܥՊ)

Abstract

զʑ͸Ӊ஦ॳظʹ͓͍ͯരൃత੕ܗ੒͕͍͖ͯىΔͱ͞ΕΔαϒϛϦ೾ۜՏ؍ଌΛ໨తͱͨ͠ ASTE ౥ࡌ

༻ TESϘϩϝʔλΧϝϥͷ։ൃΛਐΊ͍ͯΔɻຊΧϝϥ͸ಡΈग़͠ܥͱͯ͠ײߴ౓ͳ࣓ଋܭͰ͋Δ SQUID

Λ༻͍͓ͯΓɺ1 ͭͷ SQUID Ͱෳ਺ͷ TES ϘϩϝʔλΛಡΈग़͢͜ͱ͕ՄೳͱͳΔϚϧνϓϨΫεԽΛ

ར༻͢Δ͜ͱͰେن໛ͳ ͯ͠ࢦ໛ͳΧϝϥͷ։ൃΛ໨نΔɻզʑ͸কདྷతʹɺΑΓେ͢ݱΞϨΠΛ࣮ݩ࣍2

͓ΓɺͦͷͨΊʹ͸Ϙϩϝʔλͷૉࢠ਺Λ্ͤ͞޲Δඞཁ͕͋Δɻ͔͠͠ɺ1 K ҎԼͷۃ௿ԹͰ͸ɺྫྷ٫ύ

ϫʔ͕খ͘͞ͳΔͨΊɺ೤ྲྀೖ͕ଟ͘ͳΔཧ༝Ͱ഑ઢΛେྔʹೖΕΔ͜ͱ͸ආ͚͍ͨɻͦ͜Ͱɺগͳ͍഑ઢ

ͱಡग़͠ૉࢠ਺Ͱޮ཰ྑ͘ಡΈग़͢ඞཁ͕͋ΓɺϚϧνϓϨΫε਺ͷ্͕޲ૉࢠ਺ͷ૿େʹେ͖ؔ͘Θͬͯ

͘Δɻ·ͨɺैདྷʹಡΈग़͠ճ࿏ͱͯ͠࢖༻͍ͯͨ͠ LC-Boardʢinductorɺcapacitor͕ҰຕͷϘʔυ্ʹ

഑ஔʣΑΓาཹ·ΓΛ͍ૂ্͍ͨͤ͞޲΋͋Δɻͦ͜Ͱ·ͣ͸ɺಛੑ (L, f ∝ 1/
√
LC) ͷଗͬͨ inductor

Λখ͞ͳνοϓ͔Β waferʹߋ৽ͨ͠ɻಉ࣌ʹ 100 pinͷج൘ରج൘ίωΫλΛ࢖༻ͯ͠ TESϘϩϝʔλ,

inductor, capacitorΛ݁ͿͱڞʹɺcapacitorΛίϯύΫτʹ࣮૷͢ΔͨΊͷճ࿏ج൘ͷઃܭͱଌఆΛ͍ߦɺ

ಡΈग़͠ධՁΛͨͬߦɻͦͷ݁ՌɺL-BoardɺC-BoardͦΕͧΕίϯύΫτͰϞδϡʔϧԽͨ͠഑ઢܥͷ࣮

ʹߋͼϚϧνϓϨΫε਺ͷ૿Ճʹͭͳ͕ͬͨɻٴɺݱ inductorͰ͸ 95 %Ҏ্ɺಡΈग़͠ճ࿏શମͱͯ͠͸

91.4 %ͱલճʹൺ΂าཹ·Γͷ্޲ʹ΋੒ޭͨ͠ɻ

1 Introduction

TESϘϩϝʔλΧϝϥΛ౥͢ࡌΔASTE (The At-

acama Submillimeter Telescope Experiment)๬ԕڸ

͸ɺೆถνϦͷඪߴ໿ 4800mͷ৔ॴͷΞλΧϚ࠭യ

ʹઃஔͯ͋͠Δܘޱ 10m ͷαϒϛϦ೾๬ԕڸͰ͋

Δɻ͜ͷ৔ॴ͸େಁؾա཰͕ඇৗʹྑ͍ɺ͞Βʹਫ

ৠ͕ྔؾখ͍͞ɻҎ্ͷ͜ͱ͔Βి೾Λ؍ଌ͢Δ͏

͑Ͱઈ޷ͷ৔ॴͱͳ͍ͬͯΔɻͦͯ͠ɺզʑ͸ۙ๣ۜ

Տ͔ΒԕํۜՏ·Ͱͷ࿈ଓ೾؍ଌΛ௨ͯۜ͠Տܗ੒

༺ࡌɺASTE౥͠ࢦΛ໌Β͔ʹ͢Δ͜ͱΛ໨࢙ TES

ϘϩϝʔλΧϝϥͷ։ൃΛਐΊ͍ͯΔɻϛϦ೾αϒ

ਤ 1: ϚϧνϓϨΫεಡΈग़͠ճ࿏ɻ

ϛϦ೾ଳΛΧόʔ͢Δ࿈ଓ೾Χϝϥ͸͍ߴ෼ղೳͱ

ଌ؍ଌޮ཰ʹ༏Ε͓ͯΓॏཁͳ؍໺ɺͦͯ͠ࢹ͍޿

݁ՌΛ΋ͨΒ͍ͯ͠Δɻ͜Ε·ͰʹɺϚανϡʔηο

πେֶଞ͕։ൃͨ͠ 144 ըૉɺ೾௕ 1.1mm ଳͷϘ

ϩϝʔλΧϝϥͰ͋Δ AzTECΛ༻͍ͨ࿈ଓ೾؍ଌ

ʹΑΓɺԕํӉ஦Ͱരൃతͳ੕ܗ੒ۜՏͰ͋Δαϒ

ϛϦ೾ۜՏΛଟ਺ൃ͞ݟΕ͍ͯΔɻ͜ΕΒαϒϛϦ

೾ۜՏ͸ߏ଄ܗ੒ɾۜՏܗ੒Λཧղ͢Δ͏͑Ͱॏཁ

ͳఱମͰ͋Δͱ͑ߟΒΕ͍ͯΔɻ·ͨɺۙ๣ۜՏʹ

͓͚Δ௿Թμετ͔Βͷ೤์ࣹͷ؍ଌɺۜՏܥ಺ͷ

Ӣͷ୳ࠪɺSunyaev-Zelʟdovich(SZ)ޮՌΛࢠେ෼ڊ

༻͍ͨԕํۜՏஂͷߴԹΨεͷ؍ଌͳͲ͕ߦΘΕͯ

͖ͨɻզʑ͕։ൃ͍ͯ͠Δ ASTE౥ࡌ༻ͷϛϦ೾α

ϒϛϦ೾ଳ࿈ଓ೾Χϝϥͷ੒Ռͱͯ͠Ҏ্ͷ෺ཧྔ

Λಋ͖ग़͢͜ͱ΋ظ଴͞ΕΔɻ

ɹຊΧϝϥͰ͸৴߸ಡΈग़͠ʹ SQUIDͱݺ͹ΕΔ

௒఻ಋྔׯࢠব࢖͕ܭΘΕΔɻͦͯ͠ɺΑΓଟ͘ͷૉ

Δʹ͸ਤ͢ݱΛ༻͍ͨϘϩϝʔλΞϨΠΛ࣮ࢠ 1Ͱ

ࣔ͢ճ࿏ਤͷΑ͏ʹෳ਺ͷTESϘϩϝʔλΛ 1ͭͷ

SQUIDͰಡΈग़͢͜ͱ͕Ͱ͖ΔϚϧνϓϨΫεٕज़
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͕ෆՄܾͰ͋Δ (Lanting et al.,2005)ɻͦͷར఺ͱ͠

ͯɺ഑ઢ਺ΛݮΒ͢͜ͱ͕Ͱ͖Δ͜ͱ͕͛ڍΒΕΔɻ

̍KҎԼͷۃ௿ԹͰ͸ྫྷ٫ύϫʔ͕খ͘͞ɺ೤ྲྀೖ

͕ଟ͘ͳΔཧ༝Ͱ഑ઢΛେྔʹೖΕΔΘ͚ʹ͸͍͔

ͳ͍ͨΊɺ഑ઢΛݮΒ͢͜ͱͰಡΈग़͠഑ઢ͔Βͷ

೤ྲྀೖΛ࠷খݶʹ཈͑Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ·ͨɺֹߴͳ

SQUIDͷݸ਺ΛݮΒ͢͜ͱͰίετύϑΥʔϚϯε

ʹ΋ͭͳ͕ͬͯ͘ΔͨΊɺϚϧνϓϨΫε͸ॏཁͳ

γεςϜͱͳ͍ͬͯΔɻಡΈग़࣌͠ʹ͸प೾਺෼ׂ

ํࣜʹΑΓෳ਺ͷTESϘϩϝʔλΛҟͳΔप೾਺Ͱ

ͱʹҟͳΔप೾਺ม͝ࢠಈ͢Δ͜ͱʹΑΓૉۦྲྀަ

ௐΛ͔͚ɺͦΕΒͷ৴߸ΛՃͯ͠ࢉͻͱͭͷ SQUID

ͰಡΈग़͍ͯ͠ΔɻՃ͞ࢉΕͨ৴߸͸ɺࣨԹʹ͓͍

ͯͦΕͧΕͷۦಈप೾਺ͰϑΟϧλΛ͔͚ͯ෮ௐ͠ɺ

ͦΕͧΕͷૉ͔ࢠΒͷ৴߸ΛऔΓग़͍ͯ͠Δɻɹ

2 LC-Boardͷઃܭ։ൃ

কདྷɺେن໛ͳTESϘϩϝʔλΧϝϥΛ։ൃ͢Δ

ʹ͋ͨͬͯTESϘϩϝʔλͷૉࢠ਺Λ૿Ճͤ͞Δඞ

ཁ͕͋ΔɻͦΕʹ൐ͬͯϚϧνϓϨΫε਺Λ૿Ճ͞

ͤΔ͜ͱ͕ཁ͞ٻΕΔɻ·ͨɺาཹ·Γͷ্޲΋ࠓճ

ਤ 2: UCBerkeley Ͱ੡͞࡞Εͨ inductor array ͷ

ࣸਅɻ6inch ͷγϦίϯ΢Σϋʔʹബ͍νλϯΛ઀

ண૚ͱͯ͠ີணੑΛ্্͛ͨͰΞϧϛΛৠண͠ɺί

ΠϧͷύλʔχϯάΛߦͳ͍ɺ࿡֯ܗͷ֎ܗʹ੾Γ

ग़ͯ͠࡞ΒΕ͍ͯΔɻ·ͨาཹ·ΓΛ্͛ΔͨΊɺ1

૚ͷ഑ઢΛ࠾༻͍ͯ͠Δ͜ͱ͔ΒɺίΠϧͷதԝͰ

ԟ෮ͷ഑ઢΛΞϧϛͷϫΠϠϘϯσΟϯάʹΑͬͯ

઀ଓ͍ͯ͠Δɻ

ͷ։ൃ໨తͱͯ͋͠Δɻͦ͜Ͱ·ͣɺInductor wafer

ʢL-Boardʣʹߋ৽͢Δͱಉ࣌ʹɺcapacitor waferɹ

(C-Board)ɹͷઃܭ։ൃΛͨͬߦɻinductor ͸ɺϘ

ϩϝʔλͱҰରҰରԠͤ͞ΔͨΊʹɺ·ͨɺলεϖʔ

εʹ͢ΔͨΊʹɺ1ຕͷγϦίϯ΢Σϋʔʢਤ 2ʣͰɺ

Ϙϩϝʔλͱಉ͡഑ஔΛ࠾༻͍ͯ͠ΔɻͦͷͨΊɺί

Πϧͷ഑ஔִؒ͸ɺϘϩϝʔλͱಉ͘͡ 3.9mmͰ͋

ΔɻҰํͰɺίΠϧؒʹ͓͚Δ૬࠷͕༺࡞ޓ΋ࢧ഑

తͳ࣓ؾతΫϩετʔΫʹͳΔͨΊɺྡ઀͢ΔίΠ

ϧؒͷ૬ޓΠϯμΫλϯεͷίΠϧؒڑ཭΁ͷґଘ

ੑΛ݁ͨ͠ࢉܭՌ͕ɺਤ 3Ͱ͋Δɻ֤ίΠϧʹ͓͚Δ

ΠϯμΫλϯε͸ɺSQUID ͷಡग़͠ճ࿏ɺϘϩϝʔ

λͷ৴߸ଳҬʹ߹Θͤͯ 16uHͰҰఆͰ͋Δɻ͜Ε

͔ΒɺίΠϧͷ഑ஔִ͕ؒ 3.9mmͰ͋ͬͨ৔߹ɺ૬

ΠϯμΫλϯεͷ஋͸໿ޓ 1.6nHͰ͋ΓɺίΠϧؒ

ͷ࣓ؾతͳӨڹ͸े෼ʹখ͍͞ͱ͍͑Δɻ·ͨɺҎ

্ͷ஋Λ༻͍ͯ k = M/L ͷࣜΑΓɺ̺͕ 10−4 Φʔ

μʔͱͳΔɻk ͸݁߹܎਺Ͱ 2ͭͷίΠϧͷ݁߹౓

߹͍Λද͢஋ʢ0 ʽ k ʽ 1ʣΛࣔ͢ɻ͜ͷ݁Ռ͔Β΋

kͷ஋͸े෼খ͘͞ɺίΠϧؒͷ࣓ؾతͳӨڹ͸े෼

ʹখ͍͞ͱΘ͔Δɻ͜͜Ͱઃܭͷࡍʹ͸഑ઢϐονɺ

഑ઢ෯ʹ΋஫ҙ͠ͳ͚Ε͹ͳΒͳ͍ɻਤ 4ͷάϥϑ

͔ΒΘ͔ΔΑ͏ʹ഑ઢ෯ʹΑͬͯࣗݾΠϯμΫλϯ

εʹӨ͢ڹΔɻ·ͨɺਤ 5ͷΑ͏ʹ഑ઢϐονɺ഑ઢ

෯͔Β૬ޓΠϯμΫλϯεʹӨ͢ڹΔɻ͜ΕΒΛߟ

ྀ֤ͯ͠ύϥϝʔλΛܾఆ͢Δඞཁ͕͋Δɻͦͷ݁

Ռɺ഑ઢϐον͕ 120Жmɺ഑ઢ෯͕ 50ЖmͰ͋Ε

͹૒ํͷӨे͕ڹ෼ʹখ͘͞ͳΔͱͨ͑ߟɻ͢Δͱɺ

ਤ 3: striplineͰͷ഑ઢϐονɺִؒʹ͓͚ΔࣗݾΠ

ϯμΫλϯεͷؔ܎ɻి࣓քղੳʹΑΔγϛϡϨʔ

γϣϯɻ
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഑ઢؒڑ཭͸ 10Жmͱඇৗʹখ͘͞ͳΔͨΊɺपғ

΁ͷ࣓৔ͷӨڹΛখ͘͢͞Δ͜ͱ΋Ͱ͖ΔɻL-Board

ͷߋ৽ʹ൐ͬͯɺTESϘϩϝʔλ, L, C Λ݁Ϳͱڞ

ʹɺC ΛίϯύΫτʹ࣮૷͢ΔͨΊͷճ࿏ج൘ͷઃ

ܭ (ਤ 6)Λͨͬߦɻಉ࣌ʹ഑ઢؒͷׯবʹΑΔΫϩ

ετʔΫͷӨڹΛྀ͠ߟɺۙ઀͢Δ഑ઢؒͷप೾਺

͕ۙ͘ͳΒͳ͍Α͏ʹ Cͷ഑ஔΛܾΊΔ͜ͱͰप೾

਺ͷׂΓ౰ͯΛͨ͑ߟɻզʑͷ࢖༻͢ΔίωΫλ͸

εϖʔεΛ֬อ͢ΔͨΊɺ100pinͷج൘ରج൘ίω

ΫλΛ࠾༻ͨ͠ɻίωΫλ͕খ͍͜͞ͱ͸·ͨɺΠ

ϯμΫλϯεΛ཈͑Δ͜ͱʹ΋ͭͳ͕Δɻ·ͨɺۃ

௿ԹͰ 100pinίωΫλͷ࢖༻ʹΑΔ഑ઢઃܭ͸ྫ͕

ͳ͘ɺզʑͷTESϘϩϝʔλΧϝϥͷಛ௃ͱ΋͍͑

Δɻ·ͨɺैདྷʹ࢖༻ͨ͠ಡΈग़͠ܥͰ͸MUX਺

͕ ճͷࠓͷ͕ͨͬͩݸ8 LC-BoardͷվྑʹΑͬͯ

MUX਺͕ ಡΈग़͢͜ͱ͕Ͱ͖͍ͯΔ͔ɺ͔ͭݸ12

ͦͷาཹ·ΓͷධՁΛͨͬߦɻSQUIDΛ௨ͬͨಡΈ

ग़ͨ͠γάφϧ͸ɺ෮ௐثʹΑΓ෮ௐ͞Εɺσδλ

ϧ৴߸ʹม͞׵Ε PC ʹอଘ͞ΕΔɻ

ਤ 4: striplineͰͷ഑ઢ෯ʹ͓͚Δ૬ޓΠϯμΫλϯ

εͷؔ܎

3 ಡΈग़͠ධՁ

LC-Board ͷվྑʹΑΔಡΈग़͠ධՁ݁ՌྫΛਤ

7 Ͱࣔ͢ɻ͔͜͜ΒΘ͔ΔΑ͏ʹ 1 ͭͷ SQUID Ͱ

ͷTESϘϩϝʔλͷಡΈग़͠ʹ੒ޭͨ͠ɻ͢ͳݸ12

ΘͪɺϚϧνϓϨΫε਺Λ૿΍͢͜ͱ͕Ͱ͖ͨɻ·

ͨ LC-Boardʹ͓͍ͯɺาཹ·Γ͸গͳ͘ͱ΋ 271

தݸ ɺͭ·Γ໿ݸ250 92%ͷಡΈग़͕͠Ͱ͖ͨɻ࢒

ΓͷಡΈग़ͤͳ͔࣮ͬͨ֬ͳݪҼ͸ఆ͔Ͱ͸ͳ͍͕ɺ

ਤ 5: ίΠϧؒڑ཭ͱ૬ޓΠϯμΫλϯεͷؔ܎

ਤ 6: C-Boardͷ֎ࣸܗਅɻಛੑ (L, f ∝ 1/
√
LC)ͷ

ଗͬͨ inductor Λখ͞ͳ chipʢैདྷͷ LC-BoardͰ

ʣ༺࢖ ͔Β waferʢL-Boardʣ ৽ɻͦΕʹ൐ͬߋʹ

ͯɺC ΋ಉ༷ʹҰຕͷ wafer Ͱ੡࡞ɻ֤ลͷ୺ʹ͸

100pinίωΫλ͕ઃஔ͞Ε͓ͯΓɺ͜ΕΛհͯ͠഑

ઢ͕ͭͳ͕͍ͬͯΔɻ

SQUIDͷෆ۩߹ͰಡΈग़͢͜ͱ͕Ͱ͖ͳ͔ͬͨ͜ͱ

ΒΕΔɻ·ͨଞͷಡΈग़ͤͳ͔ͬͨϐΫηϧ͑ߟ͕

͸֤Ϙʔυͷ੡଄ϓϩηεͷ΋ͱɺ഑ઢ΍ૉͦࢠͷ

΋ͷʹ໰୊͕ੜ͡ɺෆྑͷ΋ͷ͕ଘͯ͠͠ࡏ·ͬͨ

͜ͱ͕ࣔࠦ͞ΕΔɻ͔͠͠ɺ͜ͷาཹ·Γ݁Ռ͸ै

དྷͷ΋ͷͱൺֱͯ͠΋े෼ʹྑ͍݁Ռ͕ಘΒΕͨͱ

͍͑Δɻ

4 ຊڀݚͷ੒Ռͱޙࠓ

ैདྷ 1ͭͷ SQUIDͰ 8ͭͷ TESϘϩϝʔλ͔͠

ಡΈग़ͤͳ͔ͬͨͷ͕ຊڀݚʹΑͬͯ ͷTESϘݸ12

ϩϝʔλͷಡΈग़͠ʹ੒ޭͨ͠ɻ·ͨɺLC-Boardͷ

վྑʹΑΓಡΈग़ͤͨ਺͕ தݸ271 ·ͱาཹݸ250
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ਤ 7: TESϘϩϝʔλΧϝϥBand2(350GHzଳ)ʹ͓

͚ΔಡΈग़݁͠Ռྫɻ1ͭͷ SQUIDͰ ͷݸ12 TES

ϘϩϝʔλΛಡΈग़͍ͤͯΔͷ͕ΈΒΕΔɻ

Γͷ্޲ʹ΋ͭͳ͛Δ͜ͱ͕Ͱ͖ͨɻҎ্ͷ͜ͱʹد

༩ͨ͜͠ͱͱͯ͠ɺSQUIDͷճ࿏తʹ 16 MUXఔ౓

·Ͱ૿΍ͤΔՄೳੑ͕͋ͬͨɻͦͯ͠ɺຊڀݚʹΑΓ

কདྷతʹૉࢠ਺Λഒ૿͢ΔͨΊͷಓےΛ։͍ͨɻ2016

೥ 5݄͔Β͸৽ͨʹվྑͨ͠TESϘϩϝʔλΧϝϥ

Λ ASTE๬ԕڸʹ౥͠ࡌɺ؍ݧࢼଌٴͼղੳΛͬߦ

͍ͯΔɻকདྷతʹ͸ࡏݱ 2όϯυʢ270GHz,350GHzʣ

͔Βόϯυ਺Λ૿΍ͨ͠େن໛ͳTESϘϩϝʔλΧ

ϝϥ։ൃΛ͍ߦɺՊֶӡ༻Λ໨͢ࢦɻ
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高角度分解能を目指した X 線望遠鏡用
CFRP 反射基板の精密配置法の開発

横田 翼 (名古屋大学大学院 Ux研究室)

Abstract

従来の日本の X線望遠鏡は、厚さ 0.1 ～ 0.3 mmの多数の X 線反射鏡を同心円上に多数配置した多重薄
板型である。これは集光力が高いという利点を持つが、1枚の反射鏡が薄く鏡面の形状精度が十分ではない
ため、角度分解能は数分角に制限される。角度分解能をさらに向上させるためには、高精度形状の X線反射
鏡を開発することが重要である。そのため我々は炭素繊維強化プラスティック (CFRP)に着目し、より薄く
軽い高精度な基板の開発を進めている。CFRPは今まで反射鏡基板に使用していたアルミニウムと比べ比重
が約 2/3倍、比弾性率が約 17倍と軽量かつ高剛性であり、高精度な基板成形に適した複合材料である。次
に大切なのは反射鏡基板を精度良く配置決めすることである。これまでは、アライメント・バーが持つ“く
し”の歯状の溝に反射鏡をさすことで反射鏡の位置決めを行ってきた。この方法の位置決定精度は 10 µm程
度であり、結像性能の劣化は 1分角程度になる。
本研究では、精密位置決め装置であるピエゾ・アクチュエータを用いて CFRP 基板同士を精密に配置す
る位置調整機構を開発した。位置調整方法としては、まずピエゾ・アクチュエータを 6個取り付けた機構に
CFRP平板を固定した。そして、平板の端 6カ所をピエゾ・アクチュエータで押し引きして高さを変え、そ
の様子をレーザー顕微鏡で観察・高さ測定しながら位置調整を行った。まず、平板を適当な間隔で完全に平
行となるよう配置する試験を行った。その結果、位置調整精度は 1 µm以下を達成した。さらに、機構に取
り付けた平板 6カ所をピエゾ・アクチュエータで位置調整し、表面形状を矯正することで、平板のうねりの
大きさを低下させる実験を行った。その結果、位置調整前の 33.9 µmから 7.7 µmと、大きく削減した。こ
の研究により、うねりの大きさを 10 µm以下に矯正した CFRP反射鏡同士をピエゾ・アクチュエータによ
る位置調整によりアライメント・バーの 1/10以下の精度で配置する方法が可能になる。

1 研究背景
X 線望遠鏡は、2種類の反射鏡を配置し、2 回反
射させて集光するWolter I 型斜入射光学系を採用し
ている。従来、日本の X 線望遠鏡はこの光学系をも
つ多重薄板型である。これは厚さ 0.1 ～ 0.3 mmの
X線反射鏡を同心円状に多数配置したもので軽量か
つ高い集光力を持つが、角度分解能は数分角に制限
される。
そのため我々の目的は、高角度分解能を持つ X 線
望遠鏡を開発することである。この目的を達成する
ためには、より高精度な形状を持った反射鏡基板を
製作することや反射鏡基板を精度良く配置すること
が必要である。前者について、我々は炭素繊維強化
プラスティック (CFRP)に着目し、より薄く軽い高

精度な基板の開発を進めている。CFRP はアルミニ
ウムや鉄に比べて軽量かつ高強度であり高精度な成
形が期待できるため、大量の薄い基板を用いる多重
薄板型X 線望遠鏡に適した複合材料である。後者に
ついて、本研究で我々は、圧電効果を利用した精密
位置決め装置であるピエゾ・アクチュエータを用い
て、X線望遠鏡用 CFRP反射基板の位置調整機構の
開発を行った。ピエゾ・アクチュエータは性能上、数
百 µm ～ 数 nmの範囲で位置調整が可能なため、従
来、X線反射鏡を配置するために用いるアライメン
ト・バーが持つ“くし”の歯状の溝にさす反射鏡の位
置決定精度 (10 µm程度) より、高精度な反射鏡配置
が可能である。位置調整機構を使用することで、反
射鏡基板同士を 1 µm以下の精度で配置したり、反
射鏡基板自体を矯正し形状を良くしたりして角度分
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解能の向上を目指した。
本研究は実際に望遠鏡に搭載される円筒基板では
なく、CFRPを用いた X線望遠鏡における平板 (100
× 100 mmサイズ)を用いて実験を行った。

2 基板位置調整機構の原理
ピエゾ・アクチュエータで基板の高さを変えて精
密に配置するために、図 1のような位置調整方法を
考えた。
まず、基板とピエゾ・アクチュエータを固定する
ために穴が開いた台を用意する。さらに針金が通せ
る程度の大きさの穴の開いた CFRP 基板を用意し、
固定台の上に 1枚または 2枚の基板を設置する。さ
らに、ピエゾ・アクチュエータのロッド部分と 1本
の針金 (以下「調整用針金」という)を固定する。ピ
エゾ・アクチュエータを操作することにより調整用
針金が上下に移動できるようになる。この調整用針
金を固定台の穴に通した状態で、固定台の下にピエ
ゾ・アクチュエータをネジで固定する。そして、1番
上の基板と調整用針金を接着剤で固定することでピ
エゾ・アクチュエータの操作に合わせて 1番上の基
板だけが高さを変えられるようになる。
しかし、このままピエゾ・アクチュエータを動か
したとしてもどれだけ基板の高さが変わったか分か
らない。そこで、もう 1本針金を用意して固定台に
取り付ける。この針金 (以下「固定用針金」という)
も基板の穴に通すことにより、ピエゾ・アクチュエー
タを操作したとしても固定台と固定されているため
固定用針金が動くことはない。つまり、この固定用
針金断面の基準点と基板表面の高さの差をレーザー
顕微鏡で測定することにより、1番上の基板の高さが
どれだけ変わったかを知ることができる。

図 1: 基板位置調整の原理

この原理に基づいてピエゾ・アクチュエータを 6台
使用することにより、基板の端 6カ所を位置調整す
ることが可能になる。完成した平板位置調整機構が
図 2である。

図 2: 完成した位置調整機構

3 基板精密配置試験
実際に平板 6カ所の位置調整を行い、基板を精密

に配置する試験を行った。本実験では、多重薄板型望
遠鏡の反射鏡基板同士の配置間隔は約 1 mmである
ため、目標として 2枚の平板間隔が 1000 µmとなる
よう位置調整した。つまり、図 3において L− L′ =

1000 µmとなるよう、ピエゾ・アクチュエータに取り
付けた調整用針金を上下に移動させた。そして、高
さ方向の測定精度が 0.5 µmのレーザー顕微鏡を用い
て、固定用針金断面と平板の表面を同時に撮影する
ことで、針金断面と移動した平板の段差を測定した。
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図 3: 位置調整方法

基板 6ヶ所を調整した内の数ヶ所の結果を表 1に
示す。

表 1: 位置調整結果 (単位 µm)
L L′ の目標値 (L− 1000 µm) L′

1530.4 530.4 530.4
1853.1 853.1 853.8
1155.8 155.8 155.8

表 1 において位置決定精度は 1 µm以下を達成し
ていることから、位置調整機構を用いることにより
1 µm以下の精度で基板の配置が可能であることが分
かった。つまり、従来の日本のX線望遠鏡より 10倍
高精度で基板配置ができることを示せた。

4 基板矯正実験
位置調整機構を用いて基板の端 6カ所を位置調整
することで、基板のうねりを矯正しながら基板を配
置する実験を行った (図 4)。つまり、図 4の矢印の方
向に基板を移動させ、位置調整を行った。また、基
板の測定ラインは図 5の 4つとし、それぞれの測定
ラインの形状プロファイルから算出した PV(peak to
valley)値で評価した。

図 4: CFRP平板の形状プロファイル (矢印の方向に
基板を移動させ矯正する)

図 5: 基板の形状測定場所 (×は位置調整場所)

基板全体を矯正した結果、cの測定ラインについて
基板を矯正する前後の形状プロファイルをそれぞれ
図 6, 7に、4つの測定ラインの PV値を表 2に示す。
図 6の横軸座標 2 mm, 47 mm, 86 mmでピエゾ・ア
クチュエータを操作して基板の高さを変えた。そし
て横軸座標 8 mm, 53 mm, 92 mmにある針金付近
を段差測定した。
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図 6: 矯正前の基板形状プロファイル

図 7: 矯正後の基板形状プロファイル

表 2: PV値の測定結果 (単位 µm)
測定場所 矯正前 矯正後

a 4.5 9.0
b 33.9 7.7
c 25.9 9.7
d 27.3 7.8

基板の矯正をすることによって、うねりの大きさ
を b の測定ラインで 26.2 µm、 c で 16.2 µm、 d で
19.5 µmの削減に成功した。結果、矯正によってうね
りの大きさを 10 µm以下に矯正することができた。
また a の測定ラインについて、CFRP基板の最外層
繊維方向は元々うねりの大きさが小さくなる傾向に
ある。本実験ではうねりの大きさを 10 µmに保持す
ることができた。

5 今後の課題
本実験の結果を踏まえて実用化するための課題を

3つ挙げる。

• 矯正精度の向上 (目標 PV値: 1 µm 以下)

CFRP反射鏡基板搭載のX線望遠鏡の目標角度
分解能は 20秒角である。この目標を達成するた
めには基板のうねりが 1 µm 以下である必要が
ある。

• 円筒基板で位置調整・矯正
本実験は平板を用いたが、円筒基板で位置調整
や基板形状の矯正方法を確立する必要がある。

• 反射鏡を複数枚配置
実際のX線望遠鏡は約 200層もの反射鏡を配置
する必要があるため、どのように複数枚配置す
るか検討する必要がある。

6 まとめ
精密位置決め装置であるピエゾ・アクチュエータ

を用いた基板の位置調整機構を開発したことにより、
正確な距離に基板を積層することが可能となった。

• 基板精密配置試験
基板位置調整機構の開発によって位置調整精度
は、従来のアライメント・バーを用いた場合の
10 µm程度から 1 µm以下となった。

• 基板矯正実験
位置調整機構を用いることで最大 30 µm 程度
あった基板のうねりの大きさを 10 µm以下に矯
正することができた。

しかし、円筒基板での研究が重要となるため、実
用化に向けて多くの課題を解決する必要がある。
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͢͹Δ๬ԕڸϨʔβʔτϞάϥϑΟʔิঈޫֶ༻

೾໘ηϯαʔϢχοτͷ։ൃ

౉ᬒ ୡ࿕ (౦๺େֶେֶӃ ཧֶڀݚՊ)

Abstract

զʑͷάϧʔϓͰ͸ɺݐࡏݱઃ͕ਐΊΒΕ͍ͯΔ TMTʢThirty Meter Telescope)ͷୈೋظ૷ஔͱͯ͠ɺ޿

͢ʹ໺ΛՄೳࢹ޿ΛਐΊ͍ͯΔɻ౼ݕ໺ଟఱମิঈޫֶͱଟఱମۙ੺֎ઢ໘෼ޫ૷ஔΛ૊Έ߹Θͤͨ૷ஔͷࢹ

Δิঈޫֶܥʹ͸ɺෳ਺ͷϨʔβʔΨΠυ੕ͱ೾໘ηϯαʔΛ༻͍ͯେؾ༳Β͗Λ޲ํ͞ߴʹ෼ղ͢ΔϨʔ

βʔτϞάϥϑΟʔͱݺ͹ΕΔਪఆ͕ඞཁͰ͋Δɻ͔͠͠ɺ࣮ݱʹ͸༷ʑͳٕज़తࠔ೉͕͋Γɺ࣌ݱ఺Ͱ͸

͜ΕΛ࣮૷ͯ͠αΠΤϯε؍ଌΛ͍ͯ͠Δ૷ஔ͸ͳ͍ɻ͢ࡏݱ͹Δ๬ԕڸͰ͸ɺੈ࣍୅ิঈޫֶ૷ஔͱͯ͠

4ͭͷϨʔβʔΨΠυ੕Λ༻͍ͨิঈޫֶܥͷݕ౼͕ਐΊΒΕ͓ͯΓɺTMTͰࢹ޿໺ิঈޫֶͷ࣮ݱͷલஈ

֊ͱͯ͠ɺ͢͹Δ๬ԕڸΛ༻͍ͨϨʔβʔτϞάϥϑΟʔͷΦϯεΧΠ؍ଌ͕ඞཁͰ͋Δɻͦ͜Ͱ·ͣ͸ɺ

͢͹Δ๬ԕڸͷϨʔβʔτϞάϥϑΟʔิঈޫֶ༻ͷ೾໘ηϯαʔͷޫֶઃܭΛͨͬߦɻ೾໘ηϯαʔϢχο

τશମͷ֓೦ઃܭ΋ؚΊͯ঺հ͢Δɻ

1 Introduction

͹ΕΔٕݺ͸ิঈޫֶͱʹڸ๬ԕܕͷ஍্େࡏݱ

ज़͕ෆՄܽͱͳ͍ͬͯΔɻิঈޫֶͰ͸஍ٿͷେؾ

༳Β͗ʹΑͬͯཚΕͯ͠·ͬͨޫ೾ͷҐ૬Λɺ೾໘η

ϯαʔͱݺ͹ΕΔ೾໘ͷܗঢ়Λଌఆ͢ΔηϯαʔͰ

ϦΞϧλΠϜͰܭଌ͠ɺՄมڸܗͱݺ͹ΕΔڸΛ༻

͍Δ͜ͱͰҐ૬ͷཚΕΛิਖ਼͢Δͱ͍͏͜ͱΛͬߦ

͍ͯΔɻิঈޫֶΛ༻͍Δ͜ͱͰେؾ༳Β͗ͷޮՌ

Λܰ͠ݮɺ૾Λ઱໌ԽͰ͖ΔΘ͚Ͱ͋Δ͕ɺैདྷ༻

͍ΒΕ͖ͯͨख๏Ͱ͸೾໘ͷܗঢ়Λଌఆ͢ΔͨΊͷ

ΨΠυ੕෇ۙͷൣ͍ڱғͰ͔͠઱໌ͳ૾ΛಘΔ͜ͱ

͕Ͱ͖ͳ͍ɻ؍ଌͷޮ཰Խ΍౷ܭతͳσʔλऔಘΛ

ਤΔͨΊʹ͸ɺ઱໌ͳ૾ΛಘΔ͜ͱ͕Ͱ͖Δࢹ໺ɺͭ

·ΓิঈՄೳࢹ໺Λ֦େ͠Ұ౓ʹଟ਺ͷఱମΛ؍ଌ

͢Δ͜ͱ͕ඞཁʹͳΔɻ

ɹ ໺ԽʹΉ͚༷ͯʑࢹ޿୅ͷ૷ஔͰ͸ɺิঈͷੈ࣍

ͳิঈޫֶܥͷݕ౼͕ਐΊΒΕ͍ͯΔ͕ɺզʑͷά

ϧʕϓͰ͸ɺࢹ޿໺ิঈޫֶͷ͏ͪɺଟఱମิঈޫ

ͷ։ൃɺܥ͹ΕΔิঈޫֶݺͼ஍ද૚ิঈޫֶͱٴֶ

౼ݕͱզʑ͕ܥΛਐΊ͍ͯΔɻैདྷͷิঈޫֶ౼ݕ

ΛਐΊ͍ͯΔ 2ͭͷิঈޫֶܥͷ֓೦ਤΛਤ 1ʹࣔ

͢ɻ͜ΕΒ 2ͭͷิঈޫֶܥ͸ɺෳ਺ͷϨʔβʔΨ

Πυ੕ͱ೾໘ηϯαʔΛ༻͍ͯେؾ༳Β͗Λํ͞ߴ

ਤ 1: ैདྷͷิঈޫֶɺଟఱମิঈޫֶɺ஍ද૚ิঈ

ޫֶͷ֓೦ਤ [1]ɹ

෼ղ͢ΔϨʔβʔτϞάϥϑΟʔʹ޲ [2]ͱݺ͹ΕΔ

ख๏Λ༻͍Δɻ͜ͷख๏ͷ༗༻ੑΛ͠ূݕɺTMTʹ

͓͚Δଟఱମิঈޫֶܥͷ࣮ݱʹΉ͚࣮ͯূ࣮ݧΛ

Λ༻͍ͨϨʔڸඞཁ͕͋Δɻͦ͜Ͱ͢͹Δ๬ԕ͏ߦ

βʔτϞάϥϑΟʔͷ࣮ূ࣮͚ͯ޲ʹݧɺෳ਺ͷ೾

໘ηϯαʔΛؚΜͩ೾໘ηϯαʔϢχοτͷݕ౼ɺ։

ൃΛ͍ͯͬߦΔɻ
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2 ೾໘ηϯαʔϢχοτͷجຊ֓

೦ઃܭ

2.1 ೾໘ηϯαʔͷݪཧ

ิঈޫֶͷதͰΑ͘࢖ΘΕΔ Shack-Hartmannܕ

೾໘ηϯαʔʹ͍ͭͯઆ໌͢ΔɻຊڀݚͰ༻͍Δ

೾໘ηϯαʔ΋͜Εͱಉ༷ͷ΋ͷͰ͋ΔɻShack-

Hartmannܕ೾໘ηϯαʔ͸ϚΠΫϩϨϯζΞϨΠ

ͱݺ͹ΕΔɺখ͞ͳϨϯζ͕֨ࢠঢ়ʹ੔ྻ͞Ε͍ͯ

ΔϨϯζͱΠϝʔδηϯαʔʢCCDͳͲʣΛ༻͍Δɻ

೾໘ηϯαʔͷ֓೦ਤΛਤ 2ʹࣔ͢ɻ೾໘ηϯαʔ

ʹฏ໘೾͕ೖࣹͨ͠৔߹ɺϚΠΫϩϨϯζΞϨΠͷ

֤Ϩϯζͷޫ࣠த৺ʹεϙοτ͕Ͱ͖Δɻ͔͠͠ɺཚ

Εͨ೾໘͕ೖࣹͨ͠৔߹ʹεϙοτ͸ޫ࣠த৺͔Β

ͣΕͨҐஔʹͰ͖Δɻ֤εϙοτͷҠಈํ޲ͱҠಈ

ྔ͔Βฏ໘೾͔ΒͷζϨΛٻΊΔ͜ͱ͕Ͱ͖ɺ೾໘

ͷܗঢ়Λଌఆ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ

ਤ 2: ೾໘ηϯαʔͷ֓೦ਤ [3]

೾໘ηϯαʔͰ͸ฏ໘೾͕Ͳ͏ཚ͞Ε͔ͨΛଌఆ

͢ΔͨΊɺ஍ٿେؾʹೖࣹͯ͘͠Δ·Ͱ͸ฏ໘೾Ͱ

ଌ͢Δɻ͔͠͠ͳ͕Βɺ೾؍੕͔ΒͷޫΛ߃ͨͬ͋

໘Λଌఆ͢Δͷʹ͸͋Δఔ౓ͷ໌Δ͕͞ඞཁͰ͋Δ

ͨΊϨʔβʔΨΠυ੕Λੜ੒͠ɺͦΕΛ؍ଌ͢Δ৔

߹͕ଟ͍ɻجຊతʹҰͭͷ೾໘ηϯαʔͰ͸ɺҰͭ

ͷ߃੕΋͘͠͸ϨʔβʔΨΠυ੕ͷ೾໘Λଌఆͯ͠

͍Δɻ·ͨɺ೾໘ηϯαʔͰଌఆ͍ͯ͠Δ೾໘͸๬

ԕڸͷ։ޱ෦ʹ͓͚Δ೾໘Ͱ͋Δɻ

2.2 ֓೦ઃܭ

೾໘ηϯαʔϢχοτ͸େ͖͘ 3ͭͷ೾໘ηϯαʔ

ʹΘ͚ΒΕΔɻ

1.ϨʔβʔΨΠυ੕༻࣍ߴ೾໘ηϯαʔ ʷ 4

೾໘͕๬ԕڸͷ։ޱ෦ʹ͓͍ͯͲͷΑ͏ͳܗঢ়Λ͠

͍ͯΔ͔Λଌఆ͢Δ೾໘ηϯαʔͰɺ։ޱΛ 25ʷ 25

ఔ౓ʹ෼ׂ͢ΔɻΠϝʔδηϯαʔʹ͸඿দϑΥτ

χΫεͷ Orca Flash 4.0ͱ͍͏௿ϊΠζͰߴ଎ಡΈ

ग़͕͠Մೳͳ CMOSηϯαʔΛ༻͍Δɻ

2.ࣗવΨΠυ੕༻௿࣍೾໘ηϯαʔ ʷ 3

೾໘͕։ޱ෦ʹΘͨͬͯฏۉతʹͲͷ͘Β͍͍ͯ܏

ೖࣹ͖͍ͯͯ͠Δ͔Λଌఆ͢Δ೾໘ηϯαʔͰɺ։

෦Λޱ 3 ʷ 3ఔ౓ʹ෼ׂ͢Δɻ

3.ࣗવΨΠυ੕༻࣍ߴ೾໘ηϯαʔ ʷ 1

զʑ͕ݕ౼͍ͯ͠ΔิঈޫֶܥͰ͸ɺ1,2ͷϨʔβʔ

ΨΠυ੕༻࣍ߴ೾໘ηϯαʔͷ৘ใΛ༻͍ͯλʔήο

τఱମͷิਖ਼Λ͢ΔͷͰ͋Δ͕ɺͦͷิਖ਼͕Ͳͷ͘

Β͍Ͱ͖͍ͯΔ͔Λ֬ೝ͢ΔͨΊͷ೾໘ηϯαʔͰ

͋Δɻͭ·Γɺ1,2ͷ೾໘ηϯαʔΛ༻͍ͯਪఆͨ͠

λʔήοτఱମͷ೾໘Λ 3ͷ೾໘ηϯαʔΛ༻͍ͯ

౴͑߹ΘͤΛ͢Δͱ͍͏͜ͱͰ͋Δɻ

2.3 য఺໘ʹ͓͚Δ೾໘ηϯαʔͷ഑ஔ

ͷ੺֎φεϛڸஈ֊Ͱ͸ɺ͢͹Δ๬ԕ౼ݕͷࡏݱ

εয఺ʢয఺ڑ཭ɿ113.98m, F13.9)ʹ೾໘ηϯαʔ

ϢχοτΛઃஔ͢Δ͜ͱΛ૝ఆ͍ͯ͠ΔɻϨʔβʔΨ

Πυ੕͸φτϦ΢ϜϨʔβʔͷ৔߹ɺߴ౓ 90-100km

ఔ౓ʹੜ੒͢ΔͨΊແݶԕʹ͋Δఱମͱ͸য఺Ґஔ

͕ҟͳΔɻϨʔβʔΨΠυ੕ͷয఺Ґஔ͸ࣗવΨΠ

υ੕ͷয఺ҐஔΑΓ΋ํޙʹ͘Δɻয఺໘ʹ͓͚Δ

֤೾໘ηϯαʔͷେ·͔ͳ഑ஔͷ༷ࢠΛਤ 3ʹࣔ͢ɻ

ਤ 3: য఺໘ʹ͓͚Δ೾໘ηϯαʔͷେ·͔ͳ഑ஔ
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֤ΨΠυ੕͸য఺ҐஔͰϐοΫΦϑ͞ΕͯɺͦΕ

ͧΕͷ೾໘ηϯαʔʹૹΒΕΔɻ

3 ϨʔβʔΨΠυ੕༻೾໘ηϯ

αʔͷޫֶઃܭ

3.1 ֓ཁ

೾໘ηϯαʔͷޫֶܥͷ֓೦ਤΛਤ 4ʹࣔ͢ɻ೾

໘ηϯαʔͰ͸ɺ๬ԕڸʹΑͬͯूޫ͞Εͨ૾ΛҰ

౓ίϦϝʔλϨϯζͰฏޫߦʹ͢Δɻฏޫߦʹͳͬ

ͨޫ͸ϚΠΫϩϨϯζΞϨΠͷ֤ϨϯζͰ࠶౓ूޫ

͞ΕͯεϙοτΛ࡞Δɻ

ਤ 4: ͷ֓೦ਤܥֶޫ

ิঈޫֶʹ͓͍ͯɺ೾໘Λଌఆ͔ͯ͠Βิਖ਼͢Δ

·Ͱʹඞͣ༗ݶͷ͔͔͕ͯͬؒ࣌͠·͏ɻେؾͷঢ়

ଶ͸࣌ʑࠁʑͱมԽ͍ͯ͠ΔͷͰɺ͜ͷิਖ਼஗Ε͸

Ͱ͖Δ͚ͩ୹͍ͨ͘͠ɻయܕతʹ͸ 1ඵؒʹ 1000ճ

ఔ౓ิਖ਼͕Ͱ͖Ε͹ؒ࣌஗ΕΛແࢹͰ͖Δͱ͞Εͯ

͍Δɻ͜ͷิਖ਼஗Εʹ͸಺༁͕༷ʑଘ͠ࡏɺΧϝϥ

ͷಡΈग़͠଎౓΋ͦͷҰͭͰ͋ΔɻࠓճϨʔβʔΨ

Πυ੕༻೾໘ηϯαʔʹ༻͍Δ Orca Flash 4.0ͱ͍

͏Πϝʔδηϯαʔ͸ 2048 ʷ 2048ϐΫηϧʢ1ϐ

Ϋηϧ 6.5Жmͷਖ਼ํܗʣΛ༗͕͢ɺશϐΫηϧΛ

ಡΈग़͢ͱͳΔͱ 100fps(frame per second)ͱ΍΍

ΔͨΊɺ400fpsͰಡΈग़ͤΔ͔͔͕ؒ࣌ 512 ʷ 512

ϐΫηϧΛج४ͱͯ͠೾໘ଌఆʹ༻͍Δ͜ͱΛ͑ߟ

Δ [4]ɻ͜ͷαΠζ͸ 3.3 ʷ 3.3mmఔ౓Ͱ͋Δɻͨ͠

͕ͬͯϚΠΫϩϨϯζΞϨΠ͕࡞Δεϙοτͷ෼෍

͸͜ͷαΠζ಺ʹऩΊΔඞཁ͕͋Δɻ

·ͨ 2.2Ͱࣔͨ͠Α͏ʹϨʔβʔΨΠυ੕༻೾໘η

ϯαʔͰ͸ίϦϝʔτ͞ΕͨޙͷϏʔϜΛϚΠΫϩ

ϨϯζΞϨΠͰ 25ʷ 25ఔ౓ʹ෼ׂ͍ͨ͠ɻ͕ͨͬ͠

ͯɺݶΒΕͨηϯαʔαΠζ಺ʹ 25 ʷ 25ఔ౓ͷε

ϙοτΛܗ੒͢Δඞཁ͕͋Δɻ

3.2 ޫֶઃܭ

3.1Ͱࣔͨ֓͠ཁΛຬͨ͢Α͏ͳޫֶઃܭΛͨͬߦɻ

ҎԼͰ͸ɺܦඅΛ཈͑ΔͨΊൢࢢͷޫֶૉࢠΛ༻͍

ͨɻਤ 5ʹޫֶઃܭͷશମ૾Λࣔ͢ɻ͢͹Δ๬ԕڸͷ

੺֎φεϛεয఺ʹ࡞ΒΕͨϨʔβʔΨΠυ੕ͷ૾

Λয఺ڑ཭ 100mmͷίϦϝʔλϨϯζͰϏʔϜܘ

П 7.2mmͷฏޫߦʹ͢ΔɻͦͷޙɺϚΠΫϩϨϯζ

Ұͭͷ։͕ޱ 300Жm ͷେ͖͞Λ΋ͭϚΠΫϩϨϯ

ζΞϨΠͰϏʔϜ͸ 24 ʷ 24ఔ౓ʹ෼ׂ͞ΕΔɻ෼

ׂ͞ΕͨϏʔϜ͸Ұ୴݁૾͠εϙοτΛܗ੒͢Δ͕ɺ

2ɿ1ͷϦϨʔϨϯζʢॖখޫֶܥʣͰ૾͸ϦϨʔ͞

Εɺ࠶౓݁૾͢Δɻਤ 5ͷҰ൪ӈ͕ϦϨʔޙͷ݁૾

ҐஔͰ͋Γɺ͜͜ʹηϯαʔΛ഑ஔ͢Δɻ

ਤ 5: ϨʔβʔΨΠυ੕༻೾໘ηϯαʔͷޫֶઃܭਤ

(ޫ࿏͸͔ࠨΒӈ, MLA:Micro Lens Arrayʣ

͜ͷޫֶઃܭͰ͸εϙοτͷ෼෍͸П 3.6mm಺ʹ

੒͞ΕɺϏʔϜͷ෼ׂ਺͸ܗ 24 ʷ 24 ఔ౓Ͱ͋Δɻ

400fpsͰಡΈग़͠Մೳͳ 3.3 ʷ 3.3mmͷηϯαʔα

ΠζΛ΍΍͸Έग़݁͢Ռͱͳ͍ͬͯΔɻ

͢͹Δ๬ԕڸͷ੺֎φεϛεয఺ʹͰ͖ΔϨʔβʔ

ΨΠυ੕ͷ૾ʹ͍ͭͯ͸ҎԼͷΑ͏ͳԾఆΛ͍ͯ͠

Δɻݕࡏݱ౼͞Ε͍ͯΔϨʔβʔ͸φτϦ΢ϜϨʔ

βʔͰɺ25cmఔ౓ͷ௚ܘΛ΋ͭϨʔβʔଧ্ͪ͛๬

ԕ͔ڸΒরࣹ͞ΕΔ༧ఆͰ͋ΔɻϨʔβʔͷଧ্ͪ

͛Ґஔ͸ओڸͷ࿬͔ΒͰ͋ΔͷͰɺ͓͓ΉͶओڸͷ

த৺͔Β 5mఔ౓཭ΕͨҐஔ͔Βଧ্ͪ͛ΒΕΔͱ

౓ߴΒΕΔɻ25cmͷϏʔϜ͕͑ߟ 90ʙ95kmͷφτ

Ϧ΢Ϝ૚Λൃޫ͍ͯ͠Δͱ૝ఆ͢Δͱɺ໿ 1ඵ֯ఔ
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౓ͷ͕޿ΓΛ΋ͭɻ͜ͷ͕޿Γͷେ͖͞ʹ͍ͭͯ͸

Γͱ͕֓޿Ε͍ͯΔϨʔβʔΨΠυ੕ͷ͞༺࢖ࡏݱ

ͶҰக͍ͯ͠Δɻ

3.3 ޫֶੑೳ

x-yํ͚ͩ޲Λ੾ΓऔͬͨϑοτϓϦϯτμΠΞά

ϥϜͱɺεϙοτμΠΞάϥϜΛͦΕͧΕਤ 6,7ʹ

ࣔ͢ɻ৭ͷҧ͍͸ϨʔβʔΨΠυ੕͕௚ܘͰ 1ඵ֯

ͷ͕޿ΓΛͨͬ࣋ԁͰ͋ΔͱԾఆͨ͠ͱ͖ͷɺԁͷ

த৺͔Βग़ͨޫͱԁप্ͷ 4఺͔Βग़ͨޫΛදͯ͠

͍Δ (ਤ 5ͷࠨԼ֦େਤࢀরʣɻ

ਤ 6: ϑοτϓϦϯτμΠΞάϥϜ ԁ͸П͍ࠇ)

3.6mm)

ਤ 7: εϙοτμΠΞάϥϜʢ਺ࣈ͸ਤ 6ʹରԠ)

ਤ 6Ͱ͸ɺ13൪໨ͷεϙοτ͕͍ࠇԁΑΓ΋಺ଆ

ʹ݁૾͍ͯ͠Δ͜ͱ͕Θ͔Δɻͭ·Γɺ૾͕ऩॖ͢

Δ޲܏ʹ͋Δɻ͜Εʹ͍ͭͯͨ͠ূݕͱ͜ΖɺίϦ

ϝʔλϨϯζʹΑͬͯ͜ͷޮՌ͕ޮ͍͍ͯΔ͜ͱ͕

Θ͔ͬͨɻ·ͨਤ 6ɼ7͔Βɺத৺͔Β཭ΕΔʹͨ͠

͕ͬͯεϙοταΠζ͕େ͖͘ͳΓɺ·ͨ૾΋์ࣹ

ঢ়ʹ৳ͼΔ͜ͱ͕Θ͔Δɻ͜Εʹ͍ͭͯ΋ͨ͠ূݕ

ͱ͜ΖɺεϙοταΠζ͕େ͖͘ͳΔޮՌʹ͍ͭͯ

͸ϦϨʔϨϯζʹΑΔ΋ͷͰɺ૾ͷ৳ͼʹ͍ͭͯ͸

ϚΠΫϩϨϯζΞϨΠʹΑΔ΋ͷͰ͋Δͱஅఆͨ͠ɻ

4 Future work

ʹɺϨϯζ͠ূݕʹΛม͑ͯ͞Βࢠ͸ޫֶૉޙࠓ

Αͬͯੜ͡Δऩ͕ࠩ೾໘ଌఆʹӨڹͷग़ͳ͍ޫֶܥ

Λઃ͍ͯ͘͠ܭɻϨϯζઃ͕ܭऴΘΓ࣍ୈ࣮ࡍʹޫ

༧ఆͰ͋͏ߦΛূݕͰͷ௥ࣨݧΛ૊Έ্࣮͛ͯܥֶ

Δɻ·ͨɺ೾໘ηϯαʔϢχοτʹ͓͚Δ֤೾໘η

ϯαʔͷ഑ஔ΍͢͹Δ๬ԕڸ΁ͷऔ෇ɺ௥ඌʹΑΔ

։ൃΛਐΊͯڀݚ໺ʹೖΕͳ͕Βࢹ໺ͷճస౳΋ࢹ

͍͘ɻ
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Δ͢ࡌ౥ʹڸ๬ԕܘޱ୅ΨϯϚઢఱจ୆CTAେੈ࣍

৴߸೾ܗαϯϓϦϯάճ࿏ͷ։ൃ

໺࡚ ੣໵ ౎େֶେֶӃژ) ཧֶڀݚՊ)

Abstract

Ӊ஦ͷߴΤωϧΪʔݱ৅Λཧղ͢ΔͨΊʹɺେؾγϟϫʔͰੜ͡ΔνΣϨϯίϑޫΛ༻͍ͯ௒ߴΤωϧΪʔ

ΨϯϚઢΛؒ઀తʹݕग़͢Δख๏͕͋Δɻ௒ߴΤωϧΪʔΨϯϚઢఱจ୆ͷੈ࣍୅ܭըCherenkov Telescope

ArrayʢCTAʣͰ͸ɺैདྷͷ๬ԕڸΑΓ΋ 10ഒͷײ౓Λୡ੒͠ɺೆ๺྆αΠτʹେ͖͞ͷҟͳΔ 3छྨͷ

๬ԕڸΛܭ໿ 100୆ݐઃ͠ɺ20 GeV͔Β 300 TeVͱ͍͏͍޿ΤωϧΪʔྖҬͰશఱ؍ଌ͢ΔɻͦͷதͰ΋

ܘޱ 23 mͷେܘޱ๬ԕڸ (LST)͸ɺΑΓଟ͘ͷνΣϨϯίϑޫΛूޫͰ͖ΔͨΊɺΤωϧΪʔᮢ஋ΛԼ͛

Δ͜ͱ͕Ͱ͖ɺԕํͷ׆ಈۜՏ֩ɺΨϯϚઢόʔετɺύϧαʔ౳ͷڀݚʹ͓͍ͯॏཁͳ਺े GeV͔Β਺ඦ

GeVྖҬʹয఺Λ͋ͯͨ๬ԕڸͰ͋ΔɻLSTͷয఺໘Χϝϥ͸ɺ7ຊͷޫి૿ࢠഒ؅ʢPMTʣͱͦͷग़ྗ

೾ܗΛαϯϓϦϯά͢ΔಡΈग़͠ճ࿏ج൘ͳͲΛଋͶͨޫݕग़ثϞδϡʔϧ ੒͞ΕΔɻνΣϨϯߏͰݸ265

ίϑޫ͔Βͷ਺φϊඵ෯ͷ৴߸Λه࿥͠ɺ੕ͷޫͳͲͷ໷ޫόοΫάϥ΢ϯυΛޮՌతʹআ͢ڈΔͨΊʹɺ

৴߸೾ܗΛߴ଎αϯϓϦϯά͢ΔγεςϜ͕ඞཁͱͳΔɻզʑ͕։ൃͨ͠ಡΈग़͠ճ࿏Ͱ͸ɺΞφϩάϝϞ

Ϧͷ ASICʠDRS4ʡνοϓΛ࠾༻͍ͯ͠Δɻ͜Ε͸ 9ͭͷࠩಈೖྗνϟϯωϧΛ΋ͪɺ1νϟϯωϧ͋ͨΓ

ΛܗฒΜͩΩϟύγλʹೖྗΞφϩά೾ݸ1024 GHzͰॱ࣍อଘ͍ͯ͘͠ɻอଘ͞Ε֤ͨΩϟύγλͷిѹ

஋͸௿଎ͷ ADCͰಡΈग़͞ΕΔͨΊɺߴ଎αϯϓϦϯάΛ௿ίετɾ௿ফඅిྗͰ࣮ݱͰ͖Δɻ

ϞδϡʔϧΛثग़ݕɺޫࡏݱ ୈɺॱ࣍Γɺֱਖ਼͕ऴΘΓ͓ͯͬߦΛݧࢼ࡞૊Έ߹ΘͤͨϛχΧϝϥͷಈݸ19

ʹ೥౓தࠓւ֎΁ग़ՙ͍͖ͯ͠ɺ࣍ LSTॳ߸ػͷݐઃ͕։࢝͞ΕΔ༧ఆͰ͋Δɻ·ͨɺػ߸࣍Ҏ߱Ͱͷ౥ࡌ

ΓɺDRS4ͷλΠϛϯάΩϟϦϒϨʔγϣϯ༻ͷΦγϨʔλ͓ͯͬߦ΋ܭ৽൛ͷಡΈग़͠ճ࿏ͷઃ͚ͨ޲ʹ

ͳͲΛ৽ͨʹ഑ஔ͢Δ༧ఆͰ͋ΔɻຊߨԋͰ͸ɺॳ߸ػ౥͚ͨ޲ʹࡌΧϝϥͷݧࢼঢ়گɺٴͼ৽൛ճ࿏ͷઃ

Δɻ͢ࠂͷ֓ཁʹ͍ͭͯใܭ

1 ΤωϧΪʔΨϯϚઢఱจߴ

ɾνΣϨϯίϑ๬ԕڸ

஍্Ͱ؍ଌͰ͖ΔӉ஦ઢͷΤωϧΪʔεϖΫτϧ

͸ൣ޿ғʹ౉Γɺͦͷ࠷େΤωϧΪʔ͸ 1020 eVʹ

΋ٴͿɻ͜Ε΄ͲͷߴΤωϧΪʔʹରԠ͢ΔΑ͏ͳ

ΤωϧΪʔӉ஦ઢߴͳ͍ͨΊɺ͠ࡏԹͷఱମ͸ଘߴ

͸ඇ೤తߏػʹΑͬͯੜ͡Δ͜ͱ͕஌ΒΕ͍ͯΔɻ͠

͔͠ɺӉ஦ઢ͕ൃ͞ݟΕ͔ͯΒ͓Αͦ 100೥͕ͨͭ

͸ཧղ͞Ε͍ͯͳ͍ɻӉ஦ݯىͱͳͬͯ΋ɺͦͷࠓ

ઢݯىͷղ໌ʹ͓͍ͯɺߴΤωϧΪʔՙిཻ͔ࢠΒ

ͷ੍ಈ์ࣹ΍γϯΫϩτϩϯ์ࣹɺٯίϯϓτϯࢄ

ཚɺК 0 த่ؒࢠյͳͲʹΑͬͯੜͨ͡ΨϯϚઢͷ

ΤωϧΪʔΨߴͳ͍ͨ࣋ଌ͕༗ޮͰ͋ΔɻిՙΛ؍

ϯϚઢ͸஍ٿʹ౸ୡ͢Δ·Ͱʹ࣓৔ʹΑͬͯ͛ۂΒ

ΕΔ͜ͱͳ͘ਐΉͨΊɺ౸དྷํ޲ͷ৘ใΛࣦΘͳ͍ɻ

͞ΒʹɺҰͭͷߴΤωϧΪʔՙిཻ͔ࢠΒෳ਺ͷΨ

ϯϚઢ͕์ࣹ͞ΕΔͨΊɺSNൺ΋Α͘ͳΔɻ·ͨɺ

Ӊ஦ઢݯىͷղ໌ʹ͸ΑΓଟ͘ͷΨϯϚઢࣄ৅Λ؍

ଌ͢Δ͜ͱ͕ඞཁͰ͋Δ͕ɺΤωϧΪʔ͕͘ߴͳΔ

΄Ͳ౸དྷස౓͸ݮʹܹٸগͯ͠͠·͏ͨΊɺ޿େͳ

༗ޮ໘ੵ͕ඞཁͱͳΔɻͦ͜ͰɺେؾΛݕग़ثͱ͠

ͯར༻͠ɺ஍্ͷ๬ԕڸͰ؍ଌ͢Δͱ͍͏ख๏͕ͱ

ΒΕ͍ͯΔɻେؾʹೖࣹͨ͠ߴΤωϧΪʔΨϯϚઢ

͕େؾγϟϫʔΛ์ͯܦग़͢ΔνΣϨϯίϑޫΛଊ

͑Δ͜ͱͰɺߴΤωϧΪʔΨϯϚઢΛؒ઀తʹݕग़

͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ͞ΒʹɺҰͭͷΨϯϚઢʹΑΔ

γϟϫʔΛɺ޿େͳෑ஍ʹݐઃͨ͠ෳ਺ͷ๬ԕڸͰ

ଌ͠ɺͦ͜ͰಘΒΕͨΠϝʔδΛॏͶ߹ΘͤΔ͜؍

ͱͰΨϯϚઢͷ౸དྷํ޲Λߏ࠶੒͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ
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Ӊ஦ઢݯىͱͯ͑͠ߟΒΕ͍ͯΔߏػʹ͸ɺϒϥο

Ϋϗʔϧ΍தੑࢠ੕ͷΑ͏ͳඇৗʹ͍ڧॏྗΛ΋ͬ

ಈʹ൐͍ɺδΣοτɾΞ΢τ׆౓ఱମͷ஀ੜ΍ີߴͨ

ϑϩʔ͕์ग़͞ΕɺͦΕΒ͕িܸ೾Λ͜͢͜ىͱͰ

গ਺ͷཻࢠʹϚΫϩͳΤωϧΪʔ͕༩͑ΒΕΔͱ͍

͏ϘτϜΞοϓతͳཻࢠՃ଎ߏػ΍ɺμʔΫϚλʔ

ͷΑ͏ͳॏཻࢠͷରফ໓΍่յͱ͍͏τοϓμ΢ϯ

తͳ͑ߟ͕ߏػΒΕ͍ͯΔɻߴΤωϧΪʔΨϯϚઢ

Λ؍ଌ͢Δ͜ͱͰɺϒϥοΫϗʔϧ΍தੑࢠ੕ͷੑ

࣭ͷཧղ΍μʔΫϚλʔͷൃݟɾ੍ݶʹͭͳ͛Δ͜

ͱ͕Ͱ͖Δɻ

2 ୅ΨϯϚઢఱจ୆CTAੈ࣍

ʹ͸ɺओʹڸ΋Քಇ͍ͯ͠ΔνΣϨϯίϑ๬ԕࡏݱ

MAGICɺVERITASɺH.E.S.S.͕͋Δ͕ɺߴΤωϧ

ΪʔΨϯϚઢఱจ୆ͷੈ࣍୅ܭըͱͯ͠஫໨͞Ε͍ͯ

Δͷ͕ɺ32͔ࢀ͕ࠃՃ͍ͯ͠ΔCherenkov Telescope

ArrayʢCTAʣܭըͰ͋ΔɻCTAܭըͰ͸ɺਤ 1ͷ

Α͏ʹɺैདྷͷ๬ԕڸΑΓ΋ 10ഒͷײ౓Λୡ੒͢Δ

͜ͱ͕ظ଴͞Ε͍ͯΔɻ

ਤ 1: ϞϯςΧϧϩγϛϡϨʔγϣϯͰಘΒΕͨCTA

ͷײ౓ͱଞͷ 4ͭͷΨϯϚઢ࣮ݧͰͷײ౓ɻCTAɺ

MAGICɺH.E.S.S.͸ ɺFermiɺHAWC͸̍ؒ࣌50

೥ؒͷ؍ଌͰͷײ౓Λද͍ͯ͠Δɻ(the CTA con-

sortium 2013)

͜ͷܭըͰ͸ɺεϖΠϯʹ͋Δ๺αΠτͱνϦʹ

͋ΔೆαΠτͷ਺ km2ͷൣғʹɺਤ 2ͷΑ͏ʹେ͖

͞ͷҟͳΔ 3छྨͷ๬ԕڸΛܭ໿ 100୆ݐઃ͢Δ͜

ͱͰɺ20 GeV͔Β 300 TeVͱ͍͏͍޿ΤωϧΪʔ

ྖҬͰશఱ؍ଌ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ΔɻͦͷதͰ΋զʑ

೔ຊάϧʔϓ͕։ൃʹେ͖͍ͯ͘͠ݙߩΔɺೆ๺྆

αΠτʹͦΕͧΕ 4୆ͣͭݐઃ͢Δܘޱ 23 mͷେޱ

ʢLSTʣ͸ɺҰ୆͋ͨΓ໿ڸ๬ԕܘ 1800ຊͷޫిࢠ

૿ഒ؅ʢPMTʣΛয఺໘ݕग़ثͱͯ͠༻͍ͨ๬ԕڸ

Ͱ͋ΔɻLST͸ΑΓଟ͘ͷνΣϨϯίϑޫΛूޫͰ

͖ΔͨΊɺΤωϧΪʔᮢ஋ΛԼ͛Δ͜ͱ͕Ͱ͖ɺ਺

े GeV͔Β਺ඦ GeVྖҬʹয఺Λ౰͍ͯͯΔɻ͜

ͷྖҬ͸ɺΨϯϚઢͰݟ௨͢͜ͱͷͰ͖ΔӉ஦ͷਂ

͕ܶ͞తʹมԽͨ͠ΓɺఱମͷεϖΫτϧʹมԽ͕

ΈΒΕΔྖҬͰ͋Γɺԕํͷ׆ಈۜՏ֩ɺΨϯϚઢ

όʔετɺύϧαʔ౳ͷڀݚʹ͓͍ͯॏཁͳྖҬͰ

͋Δɻ

ਤ 2: CTAܭըͰ༻͍Δ๬ԕڸ

3 LST༻৴߸೾ܗαϯϓϦϯά

ճ࿏

LSTͷয఺໘Χϝϥ͸ɺLSTҰ୆͋ͨΓɺ7ຊͷ

PMTͱͦͷग़ྗ೾ܗΛαϯϓϦϯά͢ΔಡΈग़͠ճ

࿏ج൘ͳͲΛଋͶͨޫݕग़ثϞδϡʔϧ ߏͰݸ265

੒͞ΕΔɻޫݕग़ثϞδϡʔϧͷ֎؍Λਤ 3ʹࣔ͢ɻ

஍্Ͱͷ௿ΤωϧΪʔࣄ৅͔ΒͷνΣϨϯίϑޫ

ग़ʹ͓͍ͯɺ੕ͷޫͳͲͷ໷ޫ͕όοΫάϥ΢ϯݕ

υͱͳΔɻγϟϫʔʹΑͬͯੜ͡ΔνΣϨϯίϑޫ

͔Βͷ৴߸͕਺φϊඵ෯Ͱ͋Δͷʹର͠ɺ͜ͷ໷ޫ

όοΫάϥ΢ϯυͷϨʔτ͸ 300 MHzఔ౓Ͱ͋Δͨ

Ίɺిՙੵ෼ͷੵ෼͕ؒ࣌௕͍ͱ໷ޫόοΫάϥ΢

ϯυͷӨڹΛେ͖͘ड͚ͯ͠·͏ɻ໷ޫόοΫάϥ

΢ϯυΛޮՌతʹআ͢ڈΔͨΊʹ͸ɺ਺ nsͷߴ଎Ԡ
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ਤ 3: ؍֎Ϟδϡʔϧͷثग़ݕޫ

౴Λࣔ͢ PMTΛ༻͍ͯɺͦͷ৴߸೾ܗΛGHz΄Ͳ

Ͱߴ଎αϯϓϦϯά͢Δඞཁ͕͋Δɻ·ͨɺLSTͰ

͸ 1855ຊ΋ͷ PMTΛ༻͍ͯ৴߸Λऔಘ͢Δɻճ࿏

Ͱͷ҆ఆͨ͠ಈ࡞ΛอͭΑ͏ʹൃ೤ྔΛݮΒͨ͢Ί

ʹ͸ɺճ࿏શମͰফඅిྗΛ཈͑Δඞཁ͕͋Δɻͦ

͜Ͱɺզʑ͕։ൃͨ͠ಡΈग़͠ճ࿏Ͱ͸ɺΞφϩάϝ

ϞϦͷASICʠDRS4ʡνοϓΛ࠾༻͍ͯ͠Δ (Stefan

Ritt et al. 2010)ɻ͜Ε͸ 9ͭͷࠩಈೖྗνϟϯωϧ

Λͪ࣋ɺਤ 4ͷΑ͏ʹɺ1νϟϯωϧ͋ͨΓ ݸ1024

ͷΩϟύγλ͕ฒྻʹฒΜͰ͍Δɻ͜ͷΩϟύγλ

ͱ઀ଓ͍ͯ͠ΔεΠονͷ ON/OFFΛߴ଎Ͱ੾Γ

ସ͑Δ͜ͱͰɺೖྗΞφϩά೾ܗΛGHzͰ֤Ωϟύ

γλʹॱ࣍อଘ͍ͯ͘͠ɻ

ਤ 4: యܕతͳΞφϩάϝϞϦͷճ࿏ਤ (Stefan Ritt

2010)

DRS4͕τϦΨʔ৴߸Λड͚औΔͱɺೖྗΞφϩ

ά೾ܗͷอଘΛࢭΊɺͦΕ·Ͱʹอଘ͞Ε͍ͯΔ֤

Ωϟύγλͷిѹ஋ͷಡΈग़͠Λ͏ߦɻ͜ͷಡΈग़

͠Ͱ͸ 33 MHzఔ౓ͷ௿଎ͷADCΛ༻͍ΔͨΊɺ௿

ίετɾ௿ফඅిྗΛୡ੒͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ΔɻDRS4

Λ༻͍ͯαϯϓϦϯάͨ͠৴߸೾ܗΛਤ 5ʹࣔ͢ɻ

ਤ 5: DRS4ͰαϯϓϦϯάͨ͠৴߸೾ܗ (S.Masuda

et al. 2015)

͜ͷΞφϩάϝϞϦ DRS4 Λ༻͍ͨಡΈग़͠ճ

࿏ٴͼपลճ࿏ͷϒϩοΫਤΛਤ 6ʹࣔ͢ɻ7ຊͷ

PMTͰಘΒΕͨ৴߸͸ϓϦΞϯϓͰ૿෯͞Εͨޙɺ

High/Low Gain৴߸ͱτϦΨੜ੒༻ͷ৴߸ͷ 3ͭʹ

෼഑͞ΕΔɻ͜ͷΑ͏ʹɺHigh/Low Gainͷ 2छྨ

Λ༻ҙ͢Δ͜ͱͰ 0.5 p.e.͔Β 2000 p.e.ͱ͍͏͍޿

μΠφϛοΫϨϯδΛୡ੒͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ΔɻDRS4

ʹೖྗ͞Εͨ৴߸͕ GHzαϯϓϦϯά͞Εͨͷͪɺ

33 MHzͰA/Dม͞׵ΕɺಘΒΕͨσδλϧ৴߸Λ

Gigabit EthernetͰσʔλసૹ͢ΔɻಡΈग़͠ճ࿏

ͷपΓʹ͸ɺPMT ʹ͔͚Δߴѹͷઃఆ΍ςετύ

ϧεੜ੒ͳͲͷػೳΛͭ࣋εϩʔίϯτϩʔϧϘʔ

υɺಡΈग़͠ճ࿏΁ͷిڅڙݯ΍τϦΨ৴߸ͷ෼഑

ͳͲͷػೳΛͭ࣋όοΫϓϨʔϯɺτϦΨੜ੒ճ࿏

ͱ͍ͬͨճ࿏͕઀ଓ͞ΕΔɻόοΫϓϨʔϯ͔Β͸

24Vͷిిݯѹ͕͞څڙΕ͓ͯΓɺεΠονϯάϨ

ΪϡϨʔλ΍ϦχΞϨΪϡϨʔλΛ༻͍ͯɺ֤ ICΛ

Δɻ͍ͯ͠׵ಈ͢Δͷʹඞཁͳిѹ஋ʹมۦ

4 ͷ༧ఆޙࠓঢ়ͱݱɾ։ൃͷݧࢼ

LSTॳ߸ػ౥ࡌ൛ͷಡΈग़͠ճ࿏ج൘͸ࠃ಺֎Ͱ

େྔੜ͞࢈Ε͓ͯΓɺੜޙ࢈ʹϊΠζϨϕϧ΍Ϧχ

ΞϦςΟɺμΠφϛοΫϨϯδ౳ͷύϥϝʔλͷશ਺

νΣοΫΛ͍ͯͬߦΔɻਤ 7͸ɺ೔ຊͰੜ࢈ɺνΣο

ΫΛऴ͑ͨ 147ຕͷಡΈग़͠ճ࿏ج൘ʹ͓͚Δશνϟ

ϯωϧͰͷϊΠζͷ෼෍Λද͍ͯ͠Δɻ

ɺਤࡏݱ 8ͷΑ͏ʹޫݕग़ثϞδϡʔϧΛ ૊ݸ19
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ਤ 6: ಡΈग़͠ճ࿏ͱͦͷपลͷϒϩοΫਤ

(S.Masuda et al. 2015)

Noise [ph.e]
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ਤ 7: 147ຕͷಡΈग़͠ճ࿏ج൘ͷશνϟϯωϧʹ͓

͚ΔϊΠζͷ෼෍

Έ߹ΘͤͨϛχΧϝϥͷಈݧࢼ࡞Λ͍ͯͬߦΔɻ೔

ຊͰͷֱਖ਼͕ऴΘΓ࣍ୈɺॱ࣍ւ֎ʢεϖΠϯʣʹ

ग़ՙ͢ΔɻεϖΠϯͰॱ࣍ɺड͚ೖΕݧࢼͱͯ͠ߏ

଄νΣοΫ౳Λ͋ͨͬߦͱ͸ɺࠓ೥౓தʹ LSTॳ߸

ΕΔ༧ఆͰ͋Δɻ࢝͞ઃ͕εϖΠϯͰ։ݐͷػ

·ͨɺػ߸࣍Ҏ߱Ͱͷ౥͚ͨ޲ʹࡌ৽൛ͷಡΈग़

͠ճ࿏ͷઃܭ΋͓ͯͬߦΓɺ͜ͷಡΈग़͠ճ࿏͕࠷

ऴ൛ͱͳΔ༧ఆͰ͋Δɻ৴߸೾ܗαϯϓϦϯάͷྲྀ

ΕͳͲ͸มΘΓͳ͍͕ɺಡΈग़͠ճ࿏ج൘Λ༻͍ͨ

͜Ε·ͰͷݧࢼͰͷݧܦΛ౿·͑ͨվྑ͕ͳ͞Εͯ

͓ΓɺDRS4ͷ֤Ωϟύγλʹ઀ଓ͍ͯ͠ΔεΠον

ਤ 8: ϛχΧϝϥͷ֎؍

ͷ੾Γସ͑ؒ࣌ΛΩϟϦϒϨʔγϣϯ͢Δػೳ΍ಡ

Έग़͠ճ࿏ج൘಺ʹ͞څڙΕΔ֤ిిݯѹ΍ճ࿏ج

൘্ͷԹ࣪౓ΛϞχλʔ͢ΔػೳͳͲ͕௥Ճ͞Εͯ

͍Δɻळʹ͸࡞ࢼ൛͕׬੒͢Δ༧ఆͰ͋Γɺݧࢼͷ

݁ՌΛ౿·͑ͯमਖ਼ͨ͠΋ͷ͕࠷ऴ൛ͱͳΔɻ2߸

Β͔ػ ൘͸جΕΔಡΈग़͠ճ࿏͞ࡌͰʹ౥·ػ߸8

ܭ 1855ຕͰ͋Γɺ࠷ऴ൛֬ఆޙେྔੜߦ͕࢈ΘΕɺ

֤ಡΈग़͠ճ࿏ج൘ʹରͯ͠ΫΦϦςΟνΣοΫΛߦ

͏ɻ·ͨ CTAͰͷ؍ଌʹ͍ͭͯ͸ɺ2017೥ʹ๺α

ΠτͷεϖΠϯͰ LSTॳ߸ػΛ༻͍ͨ෦෼؍ଌ͕։

ʹऴత࠷ΕΔ༧ఆͰ͋Γɺ࢝͞ 2021೥ʹೆ๺྆αΠ

τͰͷϑϧ؍ଌ͕։࢝͞ΕΔ༧ఆͰ͋Δɻ
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ɹ Stefan Ritt et al.,”Application of the DRS chip for
fast waveform digitizing”,Nuclear Instruments and
Methods in Physics Research A 623 p486-488,2010

ɹ Stefan Ritt,”Development of high speed waveform
sampling ASICs”,proceedings of the National Sym-
posium on Nuclear Instrumentation,2010
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ิঈޫֶܥͱίϩφάϥϑΛ༻͍ͨܥ֎࿭੕ͷ෼ޫ؍ଌਫ਼౓ͷ্޲

ՊʣڀݚେֶӃେֶɹ෺ཧՊֶڀݚ߹ʢ૯ߊ઒ɹࡉ

Abstract

ɹ͜Ε·Ͱൃ͞ݟΕͨଠཅܥ֎࿭੕͸ 3000Λ௒͓͑ͯΓɺൃ͞ݟΕͨ࿭੕ΛϑΥϩʔΞοϓ؍ଌ͢Δ͜ͱͰ

֤ʑͷ࿭੕ͷ෺ཧྔ΍େؾΛ୳Δ͜ͱ͕ॏཁʹͳ͍ͬͯΔɻຊൃදͰ͸ิݶۃঈޫֶܥ (ExAO)ͱίϩφά

ϥϑΛ૊Έ߹Θͤɺओ੕ͷޫྔΛ཈্͑ͨͰ෼ޫ͢Δख๏ͷ࿦จ (Kawahara et al. 2014)ΛϨϏϡʔ͢Δɻ

෼ޫثͷલʹίϩφάϥϑΛ૊ΈࠐΉ͜ͱͰओ੕༝དྷͷϊΠζΛ௿͠ݮɺΑΓ͍ߴ S/NͰ࿭੕ͷεϖΫτϧ

ΛಘΔ͜ͱΛՄೳʹ͢ΔɻγϛϡϨʔγϣϯͷ݁ՌɺExAOͱίϩφάϥϑΛ૊Έ߹Θͤͨ৔߹ɺ͜ΕΒΛ

ͳ͍৔߹ͱൺ΂ͯ͠༺࢖ 3-6ഒҎ্ͷ S/N͕ಘΒΕΔ͜ͱ͕෼͔ͬͨɻ͜ΕʹΑΓɺΑΓ͔ࡉͳεϖΫτϧ

͕ಘΒΕΔ͜ͱʹՃ͑ɺΑΓ௿Թɾ௿࣭ྔͷ࿭੕Λݕग़͢Δ͜ͱ͕ՄೳͰ͋Δɻ

1 ಋೖ

1995೥ʹॳΊͯओྻܥ੕पΓͷ࿭੕͕ൃ͞ݟΕͯ

͔Βɺυοϓϥʔ๏ɺࢹઢ଎౓๏ɺϚΠΫϩϨϯζ

๏ɺ௚઀૾ࡱ๏ͳͲ༷ʑͳख๏ཱ͕֬͞Ε͖ͯͨɻൃ

Εͨ࿭੕ͷ਺͸͞ݟ Ε͞ݟΛ௒͓͑ͯΓɺൃݸ3000

ͨ࿭੕ΛϑΥϩʔΞοϓ؍ଌ͢Δ͜ͱͰ֤ʑͷ࿭੕

ͷيಓ΍࣭ྔͳͲͷ෺ཧྔɺେؾΛ୳Δ͜ͱ͕ॏཁ

ʹͳ͖͍ͬͯͯΔɻ͜Ε·Ͱτϥϯδοτ๏Ͱͷ࿭

੕େಁؾաޫ ͱɺ௚઀෼ޫʹΑͬͯԿఱମ͔εϖΫ

τϧΛಘΔ͜ͱʹ੒ޭ͍ͯ͠Δ͕ɺ೾௕෼ղೳ͕௿

͍ͷ͕ݱঢ়ͷ՝୊Ͱ͋Δɻ·ͨ hot Jupiterͱݺ͹Ε

Δओ੕ͷۙ͘͝๣Λެస͢Δ࿭੕ʹରͯ͠ɺߴ෼ࢄ

(R ∼100000)෼ޫͰಘΒΕͨ੕ͱ࿭੕ͷεϖΫτϧ

͔Βɺ෼ٵࢠऩͷج४εϖΫτϧͱͷ૬ؔΛٻΊͯ

࿭੕ͷ෼ٵࢠऩΛݕग़͢Δ͜ͱʹ੒ޭ͍ͯ͠Δɻ͠

͔͠ɺΑΓ௿Թɾ௿࣭ྔͷ࿭੕͔ΒಘΒΕΔγάφ

ϧ͸ɺओ੕ޫͷޫࢠϊΠζʹຒ΋Εͯ͠·͏ͨΊݕ

ग़͕೉͍͠ɻ

ɹ (Kawahara et al. 2014)Ͱ͸ɺऀޙͷख๏ʹՃ͑ɺ

ิঈޫֶΛվྑͨ͠ิݶۃঈޫֶ (ExAO)ͱίϩφ

άϥϑΛকདྷͷ 30mڃ๬ԕڸʹ૊ΈࠐΉͱԾఆ͠ɺ

ղੳղͷಋग़ͱ؍ଌͷγϛϡϨʔγϣϯΛͨͬߦɻ·

ͨ ExAOͱίϩφάϥϑΛ༻͍ͳ͍Ͱ؍ଌͨ͠৔߹

ͱൺ΂ɺͲΕ΄Ͳ S/N্͕͢޲Δ͔ਪఆΛͨͬߦɻ

2 ղੳղʹΑΔਪఆ

ॳΊʹίϩφάϥϑʹΑͬͯ࿭੕ͱ߃੕ͷίϯτ

ϥετ͕ͲΕ΄Ͳ্͢޲Δ͔ղੳղΛٻΊΔɻγά

φϧɺϊΠζͷޫࢠ਺Λ n(S), n(N)ͱͯ͠ɺS/N͸

ҎԼͷΑ͏ʹهड़Ͱ͖Δɻ

(S/N) =
n(S)√

n(N) + n(S)
≈ n(S)√

n(N)
(1)

͜͜Ͱɺγάφϧ͸࿭੕͔ΒͷޫʹରԠ͢Δɻ·ͨ

߃ͱͳΔͨΊɺn(N)͸ݯ੕͔Βͷޫ͕ओͳϊΠζ߃

੕͔Βͷޫࢠ਺ʹۙ͞ࣅΕΔɻ

੕ɺ࿭੕ͷҐஔʹ͓͚Δίϩφάϥϑͷಁա཰߃

Λ Ts, Tpͱͯ͠ɺίϩφάϥϑʹΑΔ S/Nͷ্޲Λ

M ≡ Tp√
Ts

(2)

Ͱఆٛ͢Δɻ࢖༻͢Δίϩφάϥϑͱͯ͠ɺಏ໘ͷ

૾Λ̎෼ׂͯ͠ยํͷҐ૬Λ π͚ͩͣΒͯ͠ׯব͞

ͤɺ૾ࡱத৺ʹ͋Δओ੕ͷޫΛ཈͑Δ visible nuller

ΛԾఆ͢Δɻ

ɹ ExAOͷ಺෦ʹ͋Δ tip-tiltͱݺ͹ΕΔڸʹΑͬ

ͯཚΕͨ೾໘ͷิ͕͖܏ਖ਼͞ΕΔ͕ɺิਖ਼ͷ͕ࠩޡ

ޫͷಁաʹେ͖͘د༩͢ΔɻׯবʹΑΔϑϦϯδͷ

཭Λڑ֯ θnͱ͠ɺओ੕ͱ࿭੕ͷ֯ڑ཭Λ θpɺtip-tilt

ͷ֯ࠩޡΛ θt ͱఆٛ͢ΔͱɺઌͷM͸ҎԼͷΑ͏
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ड़͞ΕΔɻهʹ

M ≈
sin2(π θp

θn
)

sin(π θt
θn
)

(3)

ਤ 1Ͱத৺੕Λج४ͱͨ͠ɺఱٿ໘্ͷ֯౓ θʹର

Ԡ͢Δಁա཰ T (θ)Λࣔ͢ɻԣ࣠ (θ1)ํ޲ʹͣΒ͠

ա཰͸มԽ͠ಁʹ޲ব͍ͤͯ͞ΔͨΊɺԣ࣠ํׯͯ

͍ͯΔɻθnͷ൒෼ͷ֯ڑ཭Ͱ T (θ)͸ 100ˋʹͳΔɻ

ਤ 1: visible nullerʹΑΔಁա཰ɻ੨ؙɺ੺ؙ͸؍ଌ

ΛγϛϡϨʔγϣϯͨ͠ओ੕ɺ࿭੕ͷҐஔΛࣔͯ͠

͍Δɻӈਤ͸ࠨਤͷ߃੕෇ۙͷ֦େਤͰ͋Γɺ੨ઢ

͸͚͔ݟͷ߃੕ͷେ͖͞Λɺ఺ઢ͸ tip-tiltͷࠩޡʹ

ΑΔ߃੕૾ͷ͕޿ΓΛද͍ͯ͠Δɻ

3 ೾໘ࠩޡͱ؍ଌγϛϡϨʔγϣϯ

ղੳղͱͯ͠ tip-tiltͷ͕ࠩޡ S/NʹͲ͏Ө͢ڹ

Δ͔ٻΊ͕ͨɺͦΕҎ֎ʹ΋େؾͷ༳Β͗ʹΑͬͯ

ੜ͡Δ speckle΍ɺtip-tiltͷࠩޡͷؒ࣌มԽɺ๬ԕ

ࣅΔඞཁ͕͋ΔɻͦͷͨΊɺٙ͑ߟঢ়ͳͲ΋ܗͷڸ

ͷ๬ԕڸΛԾఆͯ͠؍ଌͷࡍʹಘΒΕΔγάφϧͷ

γϛϡϨʔγϣϯΛͨͬߦɻ

ɹ͜͜ͰԾఆͱͯ͠ɺকདྷݐઃ͞ΕΔ༧ఆͷTMTͱ

ಉ͡ܘޱͰ ExAOͱ visible NullerΛ૊Έ߹Θͤͯ

ଌఱମ͸؍ͨ·ଌ͢Δ΋ͷͱͨ͠ɻ؍ warm Jupiter

ͱݺ͹ΕΔɺhot JupiterΑΓ᫔ࣹ͕খ͍͞ఱମͷத

Ͱ୅දతͳ 55 Cnc bͱ͠ɺ؍ଌ೾௕͸Ψε࿭੕ʹଟ

ؚ͘·ΕΔ CH4 ͷٵऩઢͷத৺೾௕ (2.3µm)ΛԾ

ఆͨ͠ɻExAOͷ೾໘γϛϡϨʔγϣϯιϑτʹ͜

ΕΒͷύϥϝʔλΛ୅ೖ͠ɺγϛϡϨʔγϣϯ͞Ε

ͨ೾໘Λਤ 2ʹࣔ͢ɻtip-tiltͷࠩޡ͸ rmsͰ 1mas

ఔ౓ɺετϨʔϧൺ͸ 0.92ͱͳͬͨɻ

ਤ 2: γϛϡϨʔγϣϯ͞Εͨେؾ༳Β͗ʹΑΔ೾

໘ɻTMTͱಉ༷ͷڸ໘ܗঢ়ΛԾఆ͍ͯ͠Δɻ

͜ͷ೾໘ͷ΋ͱͰ 55 Cnc bΛ؍ଌ͢Δঢ়گΛߟ

͑ɺಘΒΕΔը૾ͷγϛϡϨʔγϣϯΛͨͬߦɻਤ

3͸ɺ55 Cnc bΛ 50ϛϦඵ͝ͱʹ̍ϛϦඵͷ࿐ग़

Ͱ 100ϑϨʔϜ͠૾ࡱɺੵ෼ͤͨ͞ͱ͖ͷΠϝʔδ

Λ͍ࣔͯ͠Δɻը૾தԝʹओ੕ɺӈدΓʹ࿭੕͕Ґ

ஔ͢Δ͕ɺओ੕͔Βͷޫ࿙Εʹຒ΋Εͯ࿭੕Λ௚઀

Δͷ͸೉͍͠ɻ͢૾ࡱ

ਤ 3: Π૾ࡱଌγϛϡϨʔγϣϯʹΑͬͯಘΒΕͨ؍

ϝʔδɻനेࣈ͸߃੕ͷҐஔΛࣔ͢ɻ

4 ࿭੕ݕग़ͷՄೳੑ

nullerʹΑͬͯओ੕ͷޫྔ͕཈͑ΒΕͨεϖΫτ

ϧσʔλ͔Βɺ࿭੕ʹΑΔٵऩઢΛݕग़Մೳ͔Ͳ͏
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͔ਪఆ͢Δɻ(Martins et al. 2013)ΑΓɺظ଴͞Ε

Δ S/N͸

S/N = M
√
NCCF (S/N)pCsp (4)

ͱهड़͞ΕΔɻ͜͜ͰNCCF ͸૬ޓ૬ؔղੳʹ༻͍

Δ෼ٵࢠऩઢͷ਺ɺpCsp͸᫔ࣹʹର͢Δ෼ࢠઢٵऩ

ͷίϯτϥετൺΛ͢ࢦɻɹNCCF = 100ͱͯ͠ܭ

Δͱɺ20͢ࢉ ߹ଌͨ͠৔؍ؒ࣌ 6-12σ ͷਫ਼౓Ͱ 55

Cnc bΛݕग़ग़དྷΔ͜ͱ͕෼͔ͬͨɻ

ɹγϛϡϨʔγϣϯͷ݁Ռ͸௿࣍ͷ೾໘ࠩޡ΋Ճຯ

͍ͯ͠ΔͨΊɺղੳղΑΓ࣮ݱతͳ஋ͱ͑ݴΔɻଞ

ͷ؍ଌ৚݅Ͱ΋ਪఆΛՄೳʹ͢ΔͨΊʹղੳղͷࣜ

ʹิਖ਼ΛՃ͑Δɻଠཅͱಉ༷ͷ߃੕͕ 10pcͷڑ཭ʹ
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౓ͷ஋Ͱ͕͋ͬͨɺཧ࿦ݶք͸ ∼ 0.01λ/D =

0.16mas(D = 30m,λ = 2.3µm) ͱ͞Ε͓ͯΓ

(Guyon et al. 2009)ɺޙࠓ tip-tilt ηϯαʔͷਫ਼

౓্޲ʹΑΓ͞ΒͳΔݕग़ݶքͷࠐݟ্͕޲·ΕΔɻ

কདྷతʹ tip-tiltͷࠩޡΛ 0.3mas·Ͱ཈͑ΒΕͨ৔

߹ɺݕग़ݶքͷίϯτϥετൺ͸ 10-30ഒ্͢޲Δɻ

10pc཭Εͨଠཅܕͷ߃੕ʹ͓͍ͯɺओ੕͔Β 0.1AU

Ҏ಺ʹҐஔ͢Δ warm super-EarthͷγάφϧΛݕ

ग़͢Δ͜ͱ͕ՄೳʹͳΔɻ

ɹ͜Ε·Ͱओ੕͔Βͷ཭͕֯࠷େͷҐஔʹ͋Δ࿭੕

ΛԾఆ͖͕ͯͨ͠ɺҟͳΔҐ૬֯ʹ͓͚Δ࿭੕ͷ෼

ग़͢Δ͜ͱ͕ग़དྷΕ͹ɺ࿭੕ͷࣗసͳͲݕऩ΋ٵࢠ

Λ੍ݶ෇͚Δ͜ͱ͕ՄೳͰ͋Δɻ

ँࣙ

͜ͷ࿦จΛϨϏϡʔ͢Δʹ͋ͨΓଟ͘ͷࢦఠΛ௖

͖ɺ·ͨٞ࿦ͯͩͬͨ͘͠͞౦ژେֶਢ౻ࣨڀݚͷ

ํʑʹ͍ͨ͠ँײ·͢ɻ

Reference
Kawahara, H., et al. 2014, Apj 212.2

Martins, J. H. C., Figueira, P., Santos, N. C., ˍ Lovis,
C. 2013, MNRAS, 436, 1215

Guyon, O., Matsuo, T., ˍ Angel, R. 2009, ApJ, 693, 75
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超小型衛星ORBIS搭載に向けたMEMS X線望遠鏡の設計検討
武内 数馬 (首都大学東京大学院 理工学研究科)

Abstract

ORBIS(ORbitting Bainary black hole Investigation Satellite) は首都大を中心に設計・開発を進めている
超小型衛星で、バイナリーブラックホールの探査を行う。超小型という特性をいかすために、軽量・安価・
短焦点の望遠鏡が必要とされ、その観点から MEMS X 線望遠鏡を搭載する予定である。ORBIS では活動
銀河核 (AGN) からの X 線放射の時間変動を捉えるため 2-10 keV における集光が必要となる。我々は独自
に構築した光線追跡シミュレーションを用いて、ORBIS に対する MEMS X 線光学系の最適設計を模索し
た。従来の Wolter I 型 (2 段) に加え、1 段、3 段、4 段、さらに小型化した光学系についてシミュレーショ
ンを行ったところ、小型化した場合が最適であることがわかった。

1 MEMS X線望遠鏡
マイクロポアオプティクスの原理 (図 1) をもと
に様々な望遠鏡の研究・開発が進められている。代
表的なものに MCP (Micro Channel Plate)、HPO

(High-perfomance Pore Optics)、そして我々が開発
するMEMS X-ray Optics がある。これら 3 種類の
マイクロポアオプティクスは図 2に示すように従来の
望遠鏡に比べ 1 桁以上軽量でありながら、優れた角
度分解能を達成することが期待されている。MEMS

望遠鏡はこれまでに、Wolter I 型望遠鏡による Al

Kα 1.49 keV の結像実証に成功している (Ogawa et

al. 2016 Mycrosystech.)

図 1. マイクロポアオプティクスの概念

2 超小型探査衛星ORBIS

近年、世界の研究機関・大学などで超小型人工衛星
の開発が活発に行われるようになっている。従来、超

図 2. X線望遠鏡の角度分解能と重さの関係

小型衛星の目的は、大型衛星の軌道実証および学生
や若手技術者の技術養成が主であった。しかし、衛星
開発技術の向上とともに超小型衛星の性能も高度化
が進み、本格的な理学ミッションや革新的な工学ミッ
ション等の新たな利用法が可能となってきた。超小
型衛星の主な利点は「低価格」「短期開発」「独占性」
であり、それらを活かすことで大型衛星のような大
規模プロジェクトであるが故に行えなっかた理学的
挑戦を実現できるのではないかと期待されている。
その先駆けとなるべく、首都大学東京 宇宙システ

ム研究室では超小型衛星 ORBIS (ORbitting Binary

black-hole Investigation Satellite) の設計検討を行っ
ている (図 3)。ORBIS のミッションはバイナリーブ
ラックホール (BBH)の探査である。このミッション
には長期的な観測が必要であり、かつ存在確率が定
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かではないため、大型衛星にとって非常に扱いにく
い観測対象と言える。そこで独占性という利点を持
つ超小型衛星が、BBH 探査における課題を解決する
と期待される。また、衛星をシリーズ化することで、
各種技術の更新による機能改善や、耐故障性の低下
による問題を回避できるので、大型衛星にはない利
点を生み出すことができる。
ORBISは超小型衛星であるため、軽量・安価・短
焦点の望遠鏡が必要となる。MEMS X線望遠鏡は３
つの特性を満たすため、 ORBISへ搭載予定である。
本講演では、搭載へ向けて最適設計の検討を行った
ので報告する。

図 3. 左 : 超小型衛星 ORBIS, 右 : バイナリーブ
ラックホール (イメージ)

3 Ray Tracing プログラム
設計検討には、独自に構築した Ray Tracing プロ
グラム (Perl) を用いた。座標設定を図 4に示す。
プログラム内で変数を設定することによって、様々

図 4. 座標設定

な条件でシミュレーションが可能である。変数の一
部を表 1にまとめた。

表 1. プログラム内の変数 (一部抜粋)

変数名 役割
beam theta deg 光子の off-set角 [deg]

opt* t *段目の基板厚み [deg]

sigm theta* *段目の反射面角度揺らぎ [deg]

sigm* *段目のマイクロラフネス [ang]

mat* *段目の素材
opt* L1 *段目のデザイン上の曲率半径 [mm]

opt* L2 *段目の実際の表面曲率 [mm]

理想的な光学系と現実的な光学系について、シミュ
レーションを行った際の検出面イメージを図 5にま
とめた。理想的な光学系が一点に集光しているのに
対して、現実的な光学系は像が広がっていることが
わかる。

図 5. 実行イメージ例 (左 : 理想的な光学系, 右 : 現
実的な光学系)

4 感度計算
感度計算により、衛星のシステム要求からMEMS

望遠鏡への有効面積の要求値を導く。システム要求
を表 2にまとめた。式 (1)より光子限界から、式 (2)

よりNXB限界から要求される有効面積 Aを求めた。
ここで、fsys = 5 [mCrab]、T = 3 [day]、SN = 5と
した。gNXB は、すざく衛星の観測データを参照し、
SDD検出器 (1 mm角)を仮定した値、1.56 × 10−3

[ct/s] とした 。結果を表 3に記す。
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表 2. ORBISのシステム要求

項目 要求値
エネルギー帯域 2 - 10 keV

感度 (有意度 5σ) 5 mCrab@3 day

口径 140 mm×170 mm以下
焦点距離 300 mm以下
重量 5 kg以下

A ≥ (SN)2

fsysT
(1)

A ≥ SNNXB

fsys
√
T

√
gNXB (2)

表 3. 有効面積の要求値

項目 要求値
光子限界 1.26 mm2

NXB限界 3.15 mm2

5 シミュレーション結果
まず、最適基板材質を決定した。シミュレーショ
ン結果 (図 6)より Irが最適であることがわかる。材

図 6. シミュレーション結果１

質を Irとして、１段、２段 (Wolter I型)、３段、４
段望遠鏡についてシミュレーションを行った (図 7)。
２段望遠鏡が最適であることがわかる。さらに従来

の φ = 100 mmから φ = 70 mmに小型化した２段
望遠鏡についてもシミュレーションを行った (図 8)。
小型化することによって複数個の搭載が可能になる
(図 9)。 また、式 (3)により 2 - 10 keVにおける実

図 7. シミュレーション結果２

図 8. シミュレーション結果３

図 9. 小型化することにより複数個搭載が可能

効的な有効面積を求め、表 4にまとめた。光子定数
ΓはAGNの典型的な光子定数 1.9を仮定した。計算
結果より、小型化したMEMS X線望遠鏡がORBIS
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の要求を満たすことがわかる。

Aeff =

∫
A(E)E−ΓdE∫

E−ΓdE
(3)

表 4. 実効的な有効面積 @ 2 - 10 keV

構造 Aeff

１段 2.17 mm2

２段 3.68 mm2

３段 2.95 mm2

４段 0.41 mm2

小型 3.80 mm2

小型 (4個搭載) 14.20 mm2 (光子限界に対して)

7.60 mm2 (NXB限界に対して)

6 まとめ
シミュレーションの結果 MEMS X 線光学系は

ORBIS の要求を満たすことが可能で、小型化した
MEMS光学系を 4つ置けばさらに有効面積を稼げる
ことが分かった。ただし、角度分解能 10分角 (HPD)

の達成が条件である。今後は実際に光学系を試作し、
さらに有効面積を増やす方法も検討していく。

Reference
Y.Ezoe et al.“Ultra light-weight and high-resolution X-

ray mirrors using DRIE and X-ray LIGA techniques
for Space X-ray Telescopes”, 2010, Micorsystech

T. Ogawa et al. 2013, ”Iridium-coated micropore x-ray
optics using dry etching of a silicon wafer and atomic
layer deposition”, 2013, Applied Optics

T. Ogawa et al.“First X-ray imaging with a microma-
chined Wolter type-I telescope”, 2016, Microsystech.
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X線天文衛星「ひとみ」における自律型時刻決定法の検証
大清水健也 (埼玉大学大学院理工学研究科田代・寺田研究室)

Abstract

X線天文衛星「ひとみ」では、パルサーなど時間変動する天体を観測するため、GPS衛星の信号を基準とし
た時刻配信システムを採用している。具体的には、GPSからの時刻情報をもとに衛星の中央管理コンピュー
タ (SMU:Satellite Management Unit)で衛星内の時刻を生成し、ネットワークを介して各検出器に配信し、衛
星内の各機器で記録される時刻を同期している。さらに、GPSとの通信ができない場合に備え、「ひとみ」衛
星は SMU内部の水晶発振子で代わりの時刻クロックを自律的に生成・配信する機能ももつ。本研究では、こ
の機能の検証を行った。検証すべき課題としては以下の 3つが挙げられる。(1) SMUクロックの元となる水
晶発振子の温度依存性の補正の検証、(2) GPS信号を捕捉できたときに、矛盾なく時刻情報を接続するアル
ゴリズムの検証、(3)地上補正での最終時刻決定値の精度と目標値との比較である。我々は、衛星熱真空試験
で得られた様々な温度条件での衛星ネットワーク上の時刻データと、単体試験で得られた SMUクロックの
温度特性を比較し、予定していた温度補正方法が適用できることを確認した。また、同試験中に GPS信号の
遮断と回復試験も行い、自走した SMUクロックによる時刻付けが、GPSとの通信回復時に矛盾なく接続さ
れており、アルゴリズムが正常に機能することを確認した。さらに、ソフトウェアによる最終時刻決定を行
い、GPS通信遮断時の時刻修正が行われていることを確認し、その精度を見積もった。

1 Introduction
パルサーなど時間変動する天体の観測では、X線
のエネルギー、入射角だけでなく、X線の到来時刻
も重要となる。そこで、検出された X線に正確な時
刻を与える「時刻付けシステム」が必要になる。そ
のため、2016年に日本で打ち上げられた X線天文衛
星「ひとみ」 (Takahashi et al. ’12)では、時刻付け精度
目標を 30 µs以内としている (Terada et al. ’14)。「ひと
み」衛星では、この目標に達するため GPS衛星から
随時時刻情報を受信し、20 ns精度で原子時計と同期
し、従来の日本の X線衛星より高い時刻精度を保つ。
しかし、実際の衛星の運用を考えたとき、何らかの
原因で GPSとの通信不可能な状況も想定される。こ
の場合、「ひとみ」衛星では GPSの通信回復まで、搭
載機器間の通信が中断せず、時刻の不連続がないよ
うに自律的に代替の時刻クロックを生成する。この
間の時刻は、前後の GPS受信が正常だった時刻で較
正して用いる。この手法は、前の X線衛星「すざく」
で用いた時刻較正法であるため「すざくモード」と
呼ぶ。ここで、すざくモードの時刻は衛星の中央管
理コンピュータ (SMU:Satellite Management Unit)内

部のクロックで作られるが、クロックの水晶発振子
は温度に依存した揺らぎがある。そのため、すざく
モード中の時刻は周波数が不安定なクロックが自走
し、GPSの時刻からずれていく。従って、すざくモー
ド終了時にずれた時刻を元の時刻へ矛盾なく接続す
る修正を行い、その後地上で SMU クロックの温度
依存性の補正を考慮し時刻付けする必要がある。

2 「ひとみ」時刻システム
2.1 時刻配信ネットワーク

図 1:「ひとみ」ネットワーク略図。TIは SMUで、LocalTime
は各検出器ごとに生成する時刻情報である。
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図 1に「ひとみ」衛星のネットワークを示す。「ひ
とみ」衛星では、世界各国で宇宙機用データ通信規格
として標準化が進む SpaceWire (SpW) (IEEE C.S. ’96;

Parkes et al. ’03)規格を採用し、図 1のような tree状で
かつ冗長系の組めるネットワークを構成している。
衛星の時刻情報は、まず GPS受信機から GPSの
時刻を受信し、それを元に SMUで衛星内の基準とな
る衛星時刻 TIを生成する。TIは 38 bitで構成され、
上位 32 bit は RMAP (Parkes et al. ’06)、下位 6 bit は
Time-Code (Parkes. ’03)と呼ばれる配信形式で、ネッ
トワーク下位の機器に配信され時刻を同期している。
このとき、Time-Codeは 1/64秒周期で配信されるの
で、必然的に TIの時間分解能は 1/64秒となる。しか
し、これでは目標値の 30 µsを達成できないため、TI
とは別に各検出器ごとに高時間分解能の補助クロッ
クをもつ。ここで、各々の補助クロックで生成され
る時刻情報は Local Timeと呼ばれ、TIと Local Time
を組み合わせることで高い時間分解能となる。

2.2 SMU状態遷移

表 1: SMU状態
SMU状態 GPS状態 衛星の時系

GPS同期モード 同期 GPS時系
GPS非同期モード 非同期 SMU時系
引き込みモード 同期 SMU時系

図 2: SMU状態遷移図

「ひとみ」衛星の SpW ネットワークの幹である
SMU は、図 2 のような複数の時刻生成モードがあ
り、GPS通信の捕捉状態に応じて状態遷移する設計
である。通常、SMUはGPS同期モードで、TIはGPS
の時刻と同期した GPS時系となるが、GPSとの通信
が途絶えた際、GPS非同期モードへ移行する。GPS
非同期モードでは GPS との通信が行われず、TI は

SMUの内部クロックで独自に生成されたものに変わ
り、SMU時系となる。その後、GPSとの通信が可能
になると、SMUは引き込みモードへ移行する。この
モードでは、再開して得られた GPSからの時刻情報
を元に、SMU時系から GPS時系へと接続する修正
が行われ、GPS同期モードへ復帰する。

3 すざくモード
2.2節のように、GPS衛星が捕捉できない場合は、

SMUの時系は「GPS非同期モード」に遷移し、SMU
内部にある自走クロックで TIを自律的に生成し、下
位の機器に配信する。この方法は「ひとみ」衛星の前
身「すざく」衛星で用いられた方法であるため、GPS
からの通信が途絶えてから復帰するまでの間をすざ
くモードと呼ぶ。つまり、SMUの状態では GPS非
同期、引き込みモードはすざくモードにあたる。
ここで、すざくモード中に観測されたデータは、衛

星上では引き込みモードによる時系の修正のみ行う
ため、図 3 のように、データが地上に送られた後、
SMUクロックの温度依存性を考慮した 2つの補正を
行う。まず、温度依存性を考慮しクロックの揺らぎ
を抑える Drift補正を行う。しかし、これだけでは TI
の最終値が GPS通信回復時の値と異なるため、最終
値が一致するよう時刻を合わせる Tick補正を行う。

図 3: Drift補正と Tick補正

これらの補正による最終的な時刻決定はソフトウェ
アで行う。その際、衛星から送られた生データのう
ち、TIから TAI (国際原子時)への較正表である時刻
較正表データ、GPSの通信状態や SMUの温度など衛
星の状態を示す衛星データ、各検出器が観測したイ
ベントの情報を示す観測データを用いて行うが、図
4で示す様なプロセスを踏む (Terada et al. ’14)。まず、
衛星データから SMU クロックの温度と周波数情報
を抜き出し、温度補正テーブルを既存のものから更
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新する。次に、衛星データのうち GPSの通信状態を
示した情報を元に、時刻較正表データからすざくモー
ドの範囲を選び、その範囲に対し補正テーブルによ
る温度依存性の補正をかけ、時刻較正表に修正を加
える。最後に、修正された時刻較正表を元に、衛星
データと観測データの時刻修正を行う。

図 4: 生データの時刻付けプロセス

4 衛星熱真空試験
衛星熱真空試験とは、衛星を実際に組み上げた状
態で、宇宙環境を想定した熱真空下で衛星の機能を見
る試験である。本試験の目的は次の 2つである。(1)
クロックの温度依存性を補正するため、補正テーブ
ルの取得ができ、そのテーブルが先行試験の結果を
再現できているかの確認と、(2) GPS通信が遮断され
すざくモードへ移行した後、GPSとの通信回復時に
時刻が正常復帰するかの確認である。従って、これ
らを確認するために以下の試験を行った。

(1) 様々な温度での SMUクロックの周波数を測定し、先
行で行われた SMU単体のみを温度変化させ、直接周
波数を測定した結果と比較。そして、クロックの温度
依存性が一致することを確認。

(2) GPSの通信の遮断と回復試験を行い、自走した SMU
クロックによる時刻付けが、GPSとの通信回復時に
矛盾なく接続されていることを確認。

試験は 2015年の 6, 7月に筑波宇宙センターで行っ
た。また、試験では実際に打ち上がる衛星を用いる
ため、補助的な計測機器を接続せず、衛星から送ら
れるデータのみが情報源となる。

(1) SMU温度依存性補正テーブル
「ひとみ」衛星は SMU-A,Bの 2つを搭載し、Aが
主系、Bが従系の冗長系のため、測定は A,Bそれぞ

れで行う。本試験と単体試験との比較を図 5,図 6に
示す。また、試験日時と温度帯域も図に示す。

図 5: SMU-A温度依存性。それぞれ、青:単体試験、赤:衛
星熱真空試験を示す。

図 6: SMU-B温度依存性

ここで、Bは従系のため温度測定数は少ない。結
果は、まず SMU-A,Bどちらでも単体試験通りに周波
数が温度依存性を示した。SMU-Aでは、単体試験の
結果が熱真空試験よりも周波数が少し高い値となっ
たが、傾向としては問題なかった。SMU-Bでは温度
帯域が狭かったが、SMU-Aと同様の結果となった。

(2)すざくモード検証
TIと GPS時刻は通常同期しているため、縦軸 TI、

横軸 GPS時刻のプロットは直線になる。しかし、す
ざくモードへ移行すると TI は SMU 時系に変わり、
GPS時刻から徐々にずれていく様子が見えるはずで
ある。従って、試験では常に GPS受信機が GPSを
捕捉している状態のため、すざくモードを模擬する
ため、SMUを意図的に「GPS非同期モード」に遷移
させ、4時間後に「GPS同期モード」に戻した。こ
の間、S-TIME [s] (地上時計: GPS時刻の指標とする)
と L32TI [s/s] (TIの一部)のテレメトリを測定し、す
ざくモードの挙動を確認した。その結果を図 7に示
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す。なお、試験は 2015 年 7 月 2 日 (UTC では 7/1)
に SMU-A でのみ行った。また、測定時間 (UTC)、
S-TIMEの対応と、その時の TIの時系を図中に示す。

図 7: S-TIME vs L32TI。それぞれ、青: TIが GPS時刻と
同期、赤: GPS時刻と非同期の状態を示す。

図 7より、すざくモード中で大きく時系がずれな
いことがわかった。しかし、GPS時刻と同期・非同
期の違いが見れないため、GPS時刻の部分を最小二
乗法により直線でフィットし、直線からの各点の残
差をプロットした。その結果を図 8に示す。

図 8: S-TIME vs L32TI残差検証

図 8より、GPS時刻が非同期になると、徐々に S-
TIME からずれていき、非同期から同期の状態へ戻
る際にその時刻ずれを修正する様子が見えた。
ここで、通常 TIは SMUが GPS信号を受信し、1

Mppsの基準クロックで生成される。しかし、本試験
では GPSが非同期の間平均温度が 32.835 degCのた
め、図 5より、GPS非同期中は代替の TIを生成する
SMU内部クロックの周波数が 999979 pps程度にな
る。つまり、試験で GPSが非同期の状態は 14912 s
であるから、理論上すざくモード終了時の時刻ズレ
は 0.30336 s と見積もれる。それに対し、図 8 より
すざくモード終了時の L32TIのズレが 20.143 s/sで
あったので、TIの時間分解能 1/64 sを考慮すると最
終的な時刻ズレは 0.31474 sと求まり、すざくモード
が正常に機能していることを確認した。

5 ソフトウェアによる時刻補正
衛星熱真空試験で得られた時刻データと衛星デー

タを用いて、ソフトウェアによる時刻補正の検証を
行った。結果を図 9に示す。なお、ソフトウェアは
HEAsoft ver.6.19 (patched hitomi V03)を用いた。

図 9: S-TIME vs TIME & L32TI 残差検証。図 7 に加え、
緑が最終時刻決定値の TIME [s]を示す。

図 9 では最終時刻決定値である TIME [s] と S-
TIMEの残差を試験の生データと比較した。図より、
最終時刻決定によってすざくモード中の時刻補正が
されていることがわかる。また、図 9 下部は TIME
の残差の詳細だが、これよりすざくモード中の時刻
付け精度は 0.1 ms程度であり、「すざく」衛星の時刻
精度 360 µsと同程度であった (Terada et al. ’08)。

6 Summary
衛星熱真空試験ではすざくモードの検証を行い、補

正テーブルの取得と正常なモード移行を確認できた。
また、ソフトウェアによる最終時刻決定を行い、す
ざくモード中の時刻修正がなされていることを確認
し、その精度が 0.1 ms程度と見積もることができた。
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DIOS Ӵ੕ʹ౥͢ࡌΔ 4 ஈ൓ࣹܕ๬ԕڸͷ൓ࣹܗڸঢ়ͷվળ

ੁপ ل྄ ԰େֶେֶӃݹ໊) ཧֶڀݚՊ)

Abstract

ۙ๣Ӊ஦ͷ؍ଌͰ͸Ӊ஦ॳ͔ظΒਪఆ͞ΕΔόϦΦϯྔͷ 30 % ∼ 50 % ͕ະݕग़Ͱ͋ΓɺͦΕΒ͸μʔΫ

όϦΦϯͱݺ͹ΕΔɻμʔΫόϦΦϯͷଟ͘͸ɺԹ౓͕ 105 - 107 K ͷرബͳۜՏؒ෺࣭ͱͯ͠Ӊ஦ͷେن

໛ߏ଄ʹԊͬͯ෼෍͢Δͱ͑ߟΒΕ͍ͯΔɻμʔΫόϦΦϯͷۭؒ෼෍ͷղ໌Λ໨͢ࢦ DIOS Ӵ੕ʹ͸ɺ༗

ޮ໘ੵΛ S ɺͱࢹ໺Λ Ωͱͨ͠ͱ͖ɺ SΩ ≥ 100 cm2 deg2 ͱେ͖ͳ SΩ Λ΋ͭ๬ԕ͕ڸཁ͞ٻΕΔɻຊ๬

ԕڸͷ։ൃʹ͓͍ͯɺ݁૾ੑೳͷཁٻ஋ 5 ෼֯ͷୡ੒͸ॏཁͰ͋ΔɻཁٻΛຬͨ͢๬ԕڸͱͯ͠ɺզʑ͸ 4

ճ൓ࣹܕ๬ԕڸͷ։ൃΛ͍ͯͬߦΔɻैདྷͷ 2 ճ൓ࣹܕ๬ԕڸͷޫֶܥΛ 4 ճ൓ࣹʹ֦ு͢Δ͜ͱͰେ༗ޮ

໘ੵ͔ͭࢹ޿໺ͷ๬ԕڸ੡͕࡞ՄೳͱͳΔ͕ɺ൓ࣹճ਺͕ଟ͘ͳΔͱ൓ࣹڸͷܗঢ়ࠩޡ΍ҐஔܾΊࠩޡʹΑ

Δ݁૾ੑೳ΁ͷӨڹ͸େ͖͘ͳΔɻ

ɹݱঢ়ͷ൓ࣹڸͷ݁૾ੑೳ͸ɺ 4 ஈ 1 ૊Ͱ 5 ෼͕֯࠷΋ྑ͍஋Ͱ͋Δɻ๬ԕڸͷ݁૾ੑೳྼԽཁҼʹ͸ɺ୯

ମ൓ࣹڸͷ΋ͭܗঢ়ࠩޡ΍ϋ΢δϯά಺Ͱͷ൓ࣹڸͷมܗɺ൓ࣹڸͷҐஔܾΊ͑ߟ͕ࠩޡΒΕΔɻ͜ͷ͏ͪɺ

୯ମ൓ࣹڸͷ΋ͭܗঢ়ࠩޡ͸ɺϨϓϦΧ൓ࣹڸ੡࡞ͷ֤ϓϩηεʹىҼ͠͏Δ͕ɺࠓճ͸ج൘ͷ೤੒ܗ΍Ϩ

ϓϦΧ൓ࣹڸͷϚϯυϨϧͱͯ͠༻͍ΒΕΔۚܗܕঢ়ਫ਼౓ͷධՁ͔ΒূݕΛͨͬߦɻ

ɹԁਲ਼ܗͷۚܕͷܗঢ়ਫ਼౓Λɺ઀৮ࣜਫ਼ີ 3 ͷͱ޲ɻଌఆ݁Ռ͔Β฼ઢํͨͬߦΛ༻͍ͯଌఆΛثଌఆݩ࣍

ԁपํ޲ͷද໘ܗঢ়ͷࠩޡɺۚܕͷ͖֯܏΍ۂ཰൒ܘͳͲΛԁਲ਼ϞσϧͷϑΟοςΟϯάʹΑΓղੳͨ͠ɻͦ

ͷ݁Ռɺද໘ܗঢ়ࠩޡ͸ PV ஋Ͱ 8 µm ∼ 22 µm Ͱɺۚܕͷԁਲ਼௖֯ͷͣΕ͸ 2 ෼֯ະຬͩͬͨɻ͜ͷۚ

ɻ͍ͯͬ͘ߦޙࠓ଴͞ΕΔ݁૾ੑೳͷධՁ͸ظʹ߹৔ͨ͠࡞Λ੡ڸͰ൓ࣹܕ

1 ͸͡Ίʹ

ͷӉ஦͸ɺμʔΫΤωϧΪʔ͕໿ࡏݱ 71 %ɺμʔ
ΫϚλʔ͕໿ 24 %ɺ෺࣭ (όϦΦϯ) ͕໿ 5 % ͷ
૊੒ൺ͔ΒͳΔ [1]ɻ͜ͷ͏ͪɺ௚઀؍ଌ͕Մೳͳό
ϦΦϯͰ͢Βͦͷ 30 % ∼ 50 % ग़͞Ε͍ͯͳݕ͕

͍ (e.g. [2])ɻ͜ͷΑ͏ͳະݕग़ͷόϦΦϯΛμʔΫ
όϦΦϯͱݺͿɻμʔΫόϦΦϯͷਖ਼ମ͸ɺӉ஦େ

଴͞ΕΔظ଄ʹԊͬͨ෼෍͕ߏ໛ن Warm-Hot In-
tergalactic Medium ; WHIM Ͱ͋Δͱ͑ߟΒΕ͍ͯ
ΔɻWHIM ͷԹ౓͸ 10 ສ౓͔Β 1000 ສ౓Ͱ͋Γɺ

͜ΕΒ͸ X ઢྖҬͰً͘ɻμʔΫόϦΦϯͷ؍ଌ͸
Ӊ஦ͷ೤తਐԽ΍ԽֶਐԽɺେن໛ߏ଄ܗ੒ͳͲΛ

୳Δ্Ͱ༗༻Ͱ͋ΔɻDIOS (Diffuse Intergalactic
Oxygen Surveyor) Ӵ੕Ͱ͸ɺWHIM Λ௚઀ݕग़͠
ͦͷۭؒ෼෍Λ୳Δ͜ͱΛ໨తͱ͍ͯ͠Δɻ͔͠͠ɺ

WHIM ͔Β์ࣹ͞ΕΔೈ X ઢ͸໘ً౓͕௿͍ͨΊ
໺͔ͭେ༗ޮ໘ࢹ޿ग़ʹ͸ݕଌ͕೉͘͠ɺͦͷ؍ʹ

ੵΛ༗͢Δ๬ԕ͕ڸඞཁͰ͋Δɻ

ɹDIOS ग़ݕʹग़ͷͨΊݕըͰ͸ɺWHIMͷ௚઀ܭ
໺ΛΩɺ༗ޮ໘ੵΛࢹͷث Sͱͨ͠ͱ͖ɺSΩ > 100

cm2deg2 ͕ཁ͞ٻΕΔɻ͜ͷΑ͏ͳࢹ޿໺͔ͭେ༗
ޮ໘ੵΛ࣮͢ݱΔͨΊʹɺΞϧϛج൘Λ༻͍ͨ൓ࣹ

ͷܕΛಉ৺ԁঢ়ʹଟ਺഑ஔͨ͠ଟॏബ൘ڸ 4 ճ൓ࣹ
ఏҊ͞Ε͕ͨܥֶޫ [3]ɻ
4 ஈ൓ࣹܕ๬ԕڸ (Four Stage X-ray Telescope ;
FXT)͸ܘޱΛಉ͡ʹͨ͠ैདྷͷ 2 ஈ൓ࣹܕ๬ԕڸ
ʹൺ΂ͯয఺ڑ཭͕୹͘ͳΔͨΊɺݕग़ࠐݟ͕ثΊ

Δࢹ໺ͷ։͖֯Λେ͖͘͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ͜Εʹ

ΑΓӡ༻͢ΔӴ੕ͷখܕԽ΋ՄೳͰ͋Δɻ͔͠͠ɺ൓

ࣹճ਺͕૿͑Ε͹ܗঢ়ࠩޡʹΑΔӨڹ΋ݦஶʹͳΓɺ

݁૾ੑೳͷѱԽ͕ݒ೦͞ΕΔɻ

ɹFXTͷ݁૾ੑೳ͸ 3෼֯Λ໨ඪͱ͍ͯ͠Δ͕ɺݱ
ڸ΋݁૾ੑೳͷྑ͍൓ࣹ࠷ࡏ 1 ૚Ͱ΋݁૾ੑೳͷ஋
͸∼5 ෼֯Ͱ͋Δ [4],[5]ɻX ઢরࣹݧࢼͷ݁Ռ͔Βɺ
๬ԕڸͷ݁૾ੑೳ͕ྼԽ͢ΔओͳཁҼͱͯ͠ɺ୯ମ

൓ࣹڸͷ΋ͭܗঢ়͕ࠦࣔࠩ͞ޡΕͨ [3]ɻ൓ࣹڸ͸ബ
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͍ ( 0.2 mm)Ξϧϛج൘Λ༻͍ͯ੡͞࡞ΕΔͨΊɺ
୯ମ൓ࣹڸͷ΋ͭܗঢ়ࠩޡ͸൓ࣹڸ੡࡞ͷ֤ϓϩη

εʹΑͬͯੜ͍ͯ͡Δͱ͑ߟΒΕΔɻ൓ࣹڸͷܗঢ়

ΛܾΊΔҰҼͱͯۚ͠ܕͷද໘ܗঢ়ͷӨ͛ڍ͕ڹΒ

ΕΔɻࠓճ͸ج൘ͷ೤੒ܗͳͲͷ൓ࣹڸ੡࡞աఔͰ

༻͍ΒΕΔۚܗܕঢ়ਫ਼౓ͷධՁΛ͍ߦɺͦͷਫ਼౓͕

े෼Ͱ͋Δ͔ௐࠪͨ͠ɻ

2 ଌఆର৅

͸ωετ਺ܕۚͨͬߦճଌఆΛࠓ (N) ͕ 110 ͱ
154 ͷۚܕͰ͋Δɻωετ਺ͱ͸ଟॏബ൘ܕ๬ԕڸ
ͷ࠷΋಺ଆͷϛϥʔ͔ΒԿ൪໨͔Λද͓ͯ͠Γɺ਺

͕େ͖͘ͳΕ͹๬ԕڸͷ֎ଆʹ͋Δ͜ͱΛҙຯ͢Δɻ

๏͸Ϛγํ޻Ε͍ͯΔɻՃ͞࡞͸Ξϧϛ͔Β੡ܕۚ

χϯάηϯλʢҎԼ MCʣͱϫΠϠʔΧοτʢҎԼ
WCʣͷ 2௨Γͷํ๏͕͋ΔɻN110ͷۚܕʢਤ ʣࠨ1
ʹ͍ͭͯ͸ 1 ஈ໨͔Β 4 ஈ໨·Ͱͷ͢΂͕ͯ஌ཱػ
ձࣾͷࣜג޻ MC ʹΑΓՃ͞޻Ε͍ͯΔɻN154 ͷ
ʢਤܕۚ 1ӈʣʹ͍ͭͯ͸ 1 ஈ໨ͱ 3 ஈ໨͕ WC ɺ
2 ஈ໨͕ MC ͰՃ͞޻Ε͓ͯΓɺ 4 ஈ໨ʹؔͯ͠͸
1 ౓ WC ͰՃ͞޻Εͨͷͪʹ MC ʹΑΓमਖ਼Ճ޻
͞Ε͍ͯΔɻN154 ʹ͍ͭͯ͸ 3 ஈ໨ͷΈϠεΠג
ࣜձࣾ੡Ͱ͋Γɺଞͷஈ਺ʹ͍ͭͯ͸஌ཱࣜג޻ػ

ձࣾʹΑΓ੡͞࡞Ε͍ͯΔɻN110ͷۚܕ͸য఺ڑ཭
͕ 1200 mm Ͱઃ͞ܭΕ͓ͯΓɺN154 ͷۚܕʹ͍ͭ
ͯ͸য఺ڑ཭͕ 700 mm Ͱઃ͞ܭΕ͍ͯΔɻ

ਤ 1: N110 ͷҰஈ໨ͷۚܕʢࠨʣͱ N154 ͷҰஈ໨
ͷۚܕʢӈʣ

3 ଌఆํ๏

Ξϧϛج൘͕ۚܕʹ৐Δൣғ͸ਤ 2ͷਫ৭ͷ࿮಺
Ͱ͋ΔͨΊɺ͜ͷൣғͰۚܕද໘ͷܗঢ়ଌఆΛͬߦ

ͨɻଌఆʹ͸ MSI ձࣾॴ༗ͷࣜג CNC 3 ଌఆݩ࣍
ػ CRYSTA-Apex S 7106 ( Mitsutoyo ੡ ) Λ࢖༻
ͨ͠ɻզʑ͸ଌఆํ޲Λ฼ઢํ޲ͱԁपํ޲Λఆٛ

ʢਤ 2ɺ੺࿮ͱ྘࿮ࢀরʣ͠ɺ͜ΕʹԊͬͯ 3 ଌݩ࣍
ఆΛͨͬߦɻԁपํ޲Ͱ͸ 0.3 mm ϐονͰද໘ܗ
ঢ়ͷଌఆΛ͍ߦɺଌఆઢͷִؒ͸ 3 mm ͱͨ͠ɻ฼
ઢํ޲ʹ͓͍ͯ΋ 0.3 mm ϐονͰද໘ܗঢ়ͷଌఆ
Λ͍ߦɺଌఆઢͷִؒ΋ಉ༷ʹ 3 mm ͱͨ͠ɻ

ਤ 2: ଌఆൣғ͓Αͼԁपํ޲ʢ੺࿮ʣͱ฼ઢํ޲
ʢ྘࿮ʣ

ଌఆͰಘΒΕͨσʔλΛԁਲ਼ͰϑΟοτ͠ɺϞσϧ

ͱͷಈ޲ํܘͷࠩ࢒ΛٻΊΔʢਤ 3ʣɻ͜ΕʹΑΓɺ
஋ͱൺֱͯۚ͠ܭઃ͕ܘ཰൒ۂΑͼ͓͖֯܏ͷܕۚ

ΛධՁͨ͠ɻࠩޡঢ়ͷܗͷද໘ܕ

ਤ 3: ԁਲ਼ϑΟοτ
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4 ղੳ݁Ռ

ଌఆͰಘΒΕͨσʔλΛղੳΛ͠ɺද໘ܗঢ়ʹͭ

͍ͯਤ 4͔Βਤ 7ͷΑ͏ͳ݁ՌΛಘͨɻ֤ʑͷۚܕ
ͷઃܭ஋͔ΒͷͣΕ͸ද 1ͱද 2ʹࣔ݁͢Ռͱͳͬ
ͨɻ

N110 - N154 ͷۚܕͷද໘ܗঢ়ʹ͓͍ͯɺPV ͸ 8

µm͔Β 22 µmɺRMS͸ 1.2 µm͔Β 2.9 µmͰ͋ͬ
ͨɻN154 ͷ 3 ஈ໨ͷ฼ઢํ޲ͱԁपํ޲ɺN110 ͷ
฼ઢํ޲ͷଌఆσʔλʹؔͯ͠͸पظతͳද໘ܗঢ়

ͷߏ଄͕ݦஶʹදΕ͍ͯΔɻۚܕͷ͖֯܏͸ N110
ͱ N154 ͷͲͷۚܕʹ͍ͭͯ΋ઃܭ஋ͱ 2 ෼֯ҎԼ
ͷͣΕ͕͋Δ͜ͱ͕֬ೝͰ͖ɺઃܭ஋͔ΒͷͣΕ͕

͸ͦͷͣΕ͕͍ͯͭʹܕ΋খ͍ۚ͞࠷ 3 ඵ֯ۙ͘Ͱ
͋ͬͨɻ

ਤ 4: N154ͷ 1 ஈ໨͓Αͼ 2 ஈ໨ͷଌఆ݁Ռ

ਤ 5: N154ͷ 3 ஈ໨͓Αͼ 4 ஈ໨ͷଌఆ݁Ռ

ਤ 6: N110ͷ 1 ஈ໨͓Αͼ 2 ஈ໨ͷଌఆ݁Ռ

ਤ 7: N110ͷ 3 ஈ໨͓Αͼ 4 ஈ໨ͷଌఆ݁Ռ
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5 ٞ࿦͓Αͼޙࠓͷల๬

͜͜Ͱ͸ɺՃ޻๏ͷҧ͍ʹΑΔ࡯ߟΛ͏ߦɻղੳͷ

݁Ռɺ஌ཱࣜג޻ػձࣾͷϫΠϠʔΧοτͰ੡͠࡞

ʢN154ܕۚͨ 1ஈ໨ʣ͸ PVͷ஋͕ 21.5 µmͱɺଞ
ͷۚܕͱൺֱͯ͠΋গͳ͘ͱ΋ 5 µm Ҏ্େ͖͍஋
Λͱ͍ͬͯͨɻ·ͨɺϠεΠࣜגձࣾͷ WC Ͱ੡࡞
଄͕֬ೝ͞Εͨɻ͠ߏతͳظ͸प͍ͯͭʹܕۚͨ͠

͔͠ɺ஌ཱࣜג޻ػձࣾॴ༗ͷ MC ͰՃܕۚͨ͠޻
ʹ͍ͭͯ͸ PV ͕ 8.6 µm ∼ 16.7 µm Ͱ͋ΓɺϠε
ΠࣜגձࣾͷWC Ͱ͸֬ೝ͞Εͨपظతͳߏ଄ʹͭ
͍ͯ΋ݟΒΕͳ͔ͬͨɻ·ͨɺ͖֯܏ͷઃܭ஋͔Β

ͷͣΕΛ࠷΋཈͑ΒΕͨۚܕʢN110 2 ஈ໨ʣ͸ MC
Ͱ੡ͨ͠࡞΋ͷͰ͋ͬͨɻ྆ऀΛൺֱ͢Δͱɺ஌ཱ

ձࣾॴ༗ͷࣜג޻ػ MC Ͱ੡ܕۚͨ͠࡞ͷද໘ܗঢ়
͸WC Ͱ੡ܕۚͨ͠࡞ΑΓ΋ਫ਼౓͕͍͜ߴͱ͕֬ೝ
͞Εͨɻ

ɹޙࠓ͸ɺ͜ΕΒͷۚܕͰ൓ࣹڸΛ੡ࡍͨ͠࡞ʹͲ

ͷఔ౓ͷ݁૾ੑೳ͕ظ଴͞ΕΔͷ͔ɺ·ͨۚܕͷද

໘ܗঢ়͕ࠩޡͲͷఔ౓൓ࣹڸʹ൓ө͞ΕΔ͔ʹ͍ͭ

ͯௐࠪ͢Δɻ

6 ݙจߟࢀ

⌊1⌋ Bennett, et al. 2013, ApJS, 208,20
ɹ ⌊2⌋ Shull et al. 2012, ApJ, 759, 23S
ɹ ⌊3⌋ Tawara, et al. 2013, Proc. SPIE 844343-1
ɹ ⌊4⌋ தಓ࿇ म࢜࿦จ ԰େֶݹ໊ 2016
ɹ ⌊5⌋ അ৔࡚ܟ߁ म࢜࿦จ ԰େֶݹ໊ 2014

ද 1: N110ͷۚܕͷઃܭ஋͔ΒͷͣΕ
ஈ਺ ઃܭ஋ [deg] ଌఆํ޲ ଌఆ஋ [deg] ࠩ [deg]1 ੡๏

1 ஈ໨ 0.7228 ฼ઢ 0.7190 0.0038 WC
ԁप 0.7187 0.0041 WC

2 ஈ໨ 2.1685 ฼ઢ 2.1564 0.0121 MC
ԁप 2.1592 0.0093 MC

3 ஈ໨ 3.6142 ฼ઢ 3.6197 -0.0055 WC
ԁप 3.6209 -0.0067 WC

4 ஈ໨ 5.0599 ฼ઢ 5.0546 0.0053 MC
ԁप 5.0550 0.0049 MC

1 : ઃܭ஋ͱଌఆ஋ͷࠩ

ද 2: N154ͷۚܕͷઃܭ஋͔ΒͷͣΕ
ஈ਺ ઃܭ஋ [deg] ଌఆํ޲ ଌఆ஋ [deg] ࠩ [deg]2 ੡๏

1 ஈ໨ 2.3154 ฼ઢ 2.3319 -0.0165 MC
ԁप 2.3308 -0.0154 MC

2 ஈ໨ 6.9461 ฼ઢ 6.9454 0.0007 MC
ԁप 6.9446 0.0015 MC

3 ஈ໨ 11.5769 ฼ઢ 11.6162 -0.039 MC
ԁप 11.6153 -0.038 MC

4 ஈ໨ 16.2077 ฼ઢ 16.2056 0.0021 MC
ԁप 16.2046 0.0031 MC

2 : 1ʹಉ͡
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重力波源の特定を目指した広視野X線撮像検出器の開発

伊奈 正雄 (金沢大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

2018年頃から本格的に重力波観測が開始される。重力波源の有力な候補の 1つは短時間ガンマ線バー
スト (SGRB)の母天体と同一であると考えられており、重力波と電磁波の同時観測により母天体までの距離
の特定、ブラックホールの形成メカニズムの解明をすることができる。そのため、我々は 2018年度打上げ
予定である超小型衛星搭載を目指し、広視野 X線撮像検出器の開発を行っている。
広視野 X線撮像検出器はストリップ型シリコン半導体検出器 (SSD)と低エネルギーの読み出しに特化し

た高利得アナログ集積回路 (ASIC)が一体となっている。信号の読み出しにおける主要なノイズは、SSDの
基礎特性であるリーク電流・静電容量に起因するノイズであるため、様々な電極幅の SSDを開発し、リーク
電流・静電容量を測定することでフライトモデルに搭載する電極幅の最適化を行った。また、ASICの 2号
機は信号の読み出し下限値 1.5keV、エネルギー分解能 1.0keVを達成しているが、さらなる性能向上を目指
して、3号機の開発に向けた設計を進めている。

1 研究背景
2018年頃から本格的に重力波観測が開始される。
重力波の観測のみでは、方向決定精度が 10-100平方
度 (Abbott et al. 2016)と非常に粗く、母天体を特定
することが困難である。そのため電磁波観測による
フォローアップが重要である。特に、中性子星連星の
衝突・合体は重力波候補天体であると同時に SGRB

の母天体であると考えられている。我々は X線観測
により、重力波発生源を精度良く方向決定するとと
もに、いち早く地上へアラートを送信することを目
指している。これにより、残光を多波長で観測し、母
天体までの距離を特定できる。また、広視野で一早
く母天体を発見し観測を行えるため、ブラックホー
ルが形成される初期段階の観測やキロノヴァの観測
により、より詳細にブラックホールの形成メカニズ
ムやそれを取り巻く環境を知ることができる。さら
に、軟 X 線帯域での観測により、SGRB の X 線超
過の放射 (Extended Emission:E.E.)を観測すること
ができる。E.E. は SGRB のプロンプト放射直後に
10–100秒続く軟X線での放射であり、観測数が少な
く、放射機構は未解明である。(Berger et al. 2013)

そのため、観測数を増やすことにより放射機構の解
明を目指している。その他にも HETE-2以降観測さ
れていない X線フラッシュや、高赤方偏移ガンマ線

バーストの観測が期待される。我々は広視野 X線撮
像検出器を開発しており、2018年度打上げ予定の金
沢大学超小型衛星 (Kanazawa Sat3)への搭載を目指
している。

2 広視野X線撮像検出器
広視野 X線撮像検出器は 1次元コーデットマスク

とストリップ型シリコン半導体検出器 (SSD)、高利
得アナログ集積回路 (ASIC)で構成されている。検
出器の目標性能はエネルギー帯域 1–20 keV、視野 1

ステラジアン、角度分解能 15分角である。コーデッ
トマスクは視野が広い、有効面積が広い、低エネル
ギーでも使用可能という利点があるが、バックグラ
ウンドが大きくなってしまう欠点がある。しかしな
がら、観測対象であるGRBは突発天体であるため、
この欠点は無視できる。
マスクパターンはランダムになっており、到来し

た X線がマスクを通って検出器に入射すると、通過
した部分のマスクパターンが X線の強度分布となっ
て投影される。発生方向により強度分布が変わるた
め、検出された強度分布とマスクパターンとの相互
相関を取ることにより、発生方向を特定する。我々
は 1次元の撮像システムを直交して 2つ配置する。
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図 1: 方向決定の原理

3 シリコン半導体検出器

図 2: ストリップ型シリコン半導体検出器

目標の観測エネルギー帯域である 1–20 keVを達成
するため、20 keV以下に感度のあるシリコン半導体
を用いる。SSDは厚さ 500 µmでストリップ型の電
極が 300 µmピッチで 64本並んでいる。それぞれの
電極から 91.2 µmピッチのボンディングパッドに収
束しており、ASICとワイヤーボンディングにより接
続される。(Yonetoku et al. 2014)また、SSDの端面
からのリーク電流を抑えるため、64本の電極の周り
にガードリングを設けている。半導体の基礎特性で
あるリーク電流・静電容量は信号読み出しの主要な
ノイズ源となる。そのため、我々は電極幅が 4種類
のグラデーションになっている SSDを 2種類 (nar-

row:50/80/120/150 µm,wide:180/220/250/280 µm)

開発した。私はリーク電流・静電容量の測定を行い、フ
ライトモデルに搭載する電極幅の最適値を検証した。
図 3の赤点は予定している動作環境 (-20 ℃,200 V)

におけるリーク電流であり、120 µm以下の電極幅で
は動作が不安定であることがわかる。また、後述の

読み出し回路の要求から SSDの静電容量は 10 pF以
下である必要があるため、図 3より電極幅は 220 µm

以下である必要がある。この 2つの観点から、最適
な電極幅を 150 µmに決定した。また、ストリップ
の長さは 32 µmとし、X軸・Y軸それぞれで 512ch

の SSDを設計した。このとき、有効面積は 100 cm2

となる。

図 3: リーク電流・静電容量の測定結果

4 高利得アナログ集積回路

図 4: ASICと SSD

SSDからの信号読み出し回路として高利得アナロ
グ集積回路 (ASICs for Low Energy X-ray:ALEX)

を開発している。ALEXシリーズは ISAS/JAXAで
開発されているモデルを雛形に 1–20keVの低エネル
ギー信号の読み出しに特化した設計になっている。
ALEXのブロック図は図 5のようになっている。
まず、電荷有感型増幅器 (CSA)で SSDからの電荷

信号を増幅し、数mVから数十mVの波高値をもつ
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図 5: ALEX回路図

パルスに変換する。CSAの後段にはポールゼロ補償
回路を設けており、CSAの長い時定数を短縮すると
ともにパルスのアンダーシュートを軽減する。その
後、比較的時定数の短い Fast波形整形回路と比較的
長い Slow波形整形回路に分岐し、それぞれで波形整
形を行う。Fast波形整形回路の出力波形が設定され
た電圧値 (スレッショルド電圧)を越えると Hitが出
力される。Hitが出力されると一定時間待って Slow

波形整形回路の波高値をサンプルホールドする。ホー
ルドした値はWilkinson型ADCでAD変換され、デ
ジタル値として読み出される。
現在 ALEXシリーズは 2号機 (ALEX-02)まで開
発されている。ALEX-02は波形の時定数をより長く
することでノイズレベルの改善を図った。ALEX-01

と ALEX-02の Fastのノイズレベルを表 1に示す。

表 1: Fastのノイズレベルと時定数
ALEX-01 ALEX-02

時定数 0.8 µsec 1.0 µsec 4.0 µsec

ノイズレベル 158 e− 138 e− 103 e−

我々は、ノイズによりHit信号が出ないようにする
ため、ノイズレベルの 4倍 (4σ)をしきい値とする。
そのため、目標とする 1 keVからの観測を可能にす
るには、ノイズレベルを 0.25 keV(68 e−)以下にする

必要がある。しかしながら、ALEX-02では Fast波
形整形回路の時定数を長くしても目標を達成できな
かった。そのため、さらなるノイズレベルの改善を目
指し、3号機であるALEX-03の開発に向けた回路シ
ミュレーションを行っている。ALEX-03はALEX-02

の回路の基本設計はそのままにし、回路パラメーター
を変更することにより信号読み出し 1 keVを目指し
ている。
ALEXは検出器起因のノイズが大きいため、その

影響をより小さくする必要がある。影響を小さくす
る方法として、図 5の CSAにおける初段MOSFET

のトランスコンダクタンス gm を大きくする方法が
ある gmは gm ∝

√
IDW/Lと表される。ここで、ID

は FETのドレイン電流、Wは FETのゲートの幅、
Lは FETのゲートの長さを表している。gm を大き
するため、FETの Lの値を小さくする、ID を大き
くするという 2つの手段を用いた。ALEXシリーズ
では外部から与える電流値 ICSA を変化させること
で、CSA内部の FETのドレイン電流 IDを変化させ
ることができる。ICSAを大きくするほど ID が大き
くなる。各 ICSA に対して Lの値を変化させ、最適
な ICSA と Lの組合せを調べた。シミュレーション
結果を以下に示す。



67

2016年度 第 46回 天文・天体物理若手夏の学校

 70

 80

 90

 100

 110

 120

 130

 140

 0.3  0.4  0.5  0.6  0.7  0.8  0.9  1  1.1  1.2

N
oi

se
 [e

le
ct

ro
ns

]

L [um]

ICSA=50 uA
ICSA=75 uA

ICSA=100 uA
ICSA=125 uA

図 6: Fast波形整形回路の L依存性
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図 7: Slow波形整形回路の L依存性

また、ICSA=100 µA と 125 µA のノイズレベル
を比較すると、それぞれ 1 e− 程度しか変らないた
め、消費電流の小さくなる ICSA=100 µA が最適
であると考えられる。L=0.45 µm,ICSA=100 µA

とし、波形整形の時定数を ALEX-02 と同じ
(Fast:4 µsec,Slow:5 µsec) にした場合のシミュレー
ション結果を示す。

表 2: ALEX-02とALEX-03のシミュレーション結果

ALEX-02 ALEX-03

Fast 76 e− 67 e−

Slow 65 e− 56 e−

ALEX-02と比べて Fast,Slowともに 9 e− ノイズ
が小さくなっている。しかしながら、本来であればさ
らに ASICの物理レイアウトに依存した寄生容量に

起因するノイズがのるため、さらなるノイズレベル
の改善が必要である。現在さらなる改善に向け、波
形整形の時定数や寄生容量削減のため、ASICの物理
レイアウトの検討を行う。

5 まとめ今後の展望
金沢大学超小型衛星への搭載を目指し、広視野 X

線撮像検出器を開発している。リーク電流と静電容
量の観点から、広視野X線撮像検出器の SSDの電極
幅を 150 µmに決定した。また、信号読み出し回路
の開発を行っており、ノイズが Fast波形整形回路:76

→ 67 e−,Slow波形整形回路:65→ 56 e− と減少した
が、目標は達成しなかった。そのため、さらなるノ
イズレベルの改善が必要であり、波形整形の時定数
や ASICの物理レイアウトの検討を行っている。

図 8: プロトモデルの回路基板。(左)SSDと ALEX

が実装されたセンサー基板、(右)ALEXを駆動やデー
タ処理を行うインターフェース基板

また、本講演では紹介しないが、現在プロトタイ
プモデルの撮像実験やALEXをコントロールするシ
ステム、取得したデータの処理するシステム、衛星
との通信システムが開発している。

Reference
B.P Abbott et al., LIGO-P1500227-v12 ,2016

Edo, Berger. et al., Annu. Rev. Astron. Astrophys.
43-105, 2013

Yonetoku, D. et al., SPIE 9144, 2014

Sawano et al., UNISEC, 2016, in press

Yoshida et al., SPIE, 2016, in press
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CMB B-modeภޫ؍ଌ࣮ݧPOLARBEAR-2ͷͨΊͷ

TESϘϩϝʔλप೾਺ଟॏಡΈग़͠ݧࢼ

ాᬒ େथ (૯߹ڀݚେֶӃେֶ (ՊڀݚՊֶثΤωϧΪʔՃ଎ߴ

Abstract

ൃදऀ͕ࢀՃ͍ͯ͠Δ POLARBEAR-2(PB-2) ͸ɺӉ஦ϚΠΫϩ೾എࣹ์ܠʢCMBʣͷ B-mode ภޫύ

λʔϯΛਫ਼ີ؍ଌ͢Δ͜ͱʹΑΓɺΠϯϑϨʔγϣϯϞσϧ΍χϡʔτϦϊ࣭ྔ࿨Λ͸͡Ίͱͨ͠Ӊ஦࿦త

ύϥϝʔλʹݶ੍͍ڧΛ༩͑Δ͜ͱΛ໨ݧ࣮͢ࢦͰ͋ΔɻPB-2࣮ݧͰ͸౷ܭਫ਼౓্޲ͷͨΊʹয఺໘্ʹ

ଟ਺ͷݕग़ثΛ഑ஔ͓ͯ͠Γɺ͜ΕΒͷݕग़͔ثΒͷ৴߸Λਫ਼౓ྑ͘ಡΈग़͢ख๏ͱͯ͠प೾਺෼ׂଟॏԽ

ಡΈग़͠ʢfMUXʣΛ࠾༻͍ͯ͠Δɻ͜͜Ͱ͸ɺPB-2࣮͚ͨ޲ʹݧ fMUXͷݱঢ়ʹ͍ͭͯ঺հ͢Δɻ

1 POLARBEAR-2࣮ݧͷഎܠ

Ӊ஦͕ߴԹɾີߴ౓ঢ়ଶ͔Β๲ுͯ͠ੜ·Εͨͱ

͢ΔϏοάόϯཧ࿦ͷଥ౰ੑ͸ɺӉ஦ϚΠΫϩ೾എ

Αܾͬͯఆతͱͳͬͨɻ͠ʹݟʢCMBʣͷൃࣹ์ܠ

͔͠ඪ४తͳϏοάόϯӉ஦࿦͸ͳ͓΋ɺ஍ฏઢ໰

୊ɾฏୱੑ໰୊ɾ࣓ؾϞϊϙʔϧ໰୊ͱ͍ͬͨछʑͷ

໰୊఺Λ͍ͯ͠࢒Δɻ͜ΕΒͷ໰୊఺͸ɺӉ஦ॳظ

ͷ๲ு͕ࢦ਺ؔ਺తͳՃ଎๲ுͩͬͨͱԾఆ͢Δ͜

ͱʹΑͬͯղܾ͞ΕΔɻ͜ͷΑ͏ͳࢦ਺ؔ਺తͳ๲

ுΛԾఆ͢ΔӉ஦࿦͸ɺ૯শͯ͠ΠϯϑϨʔγϣϯ

ཧ࿦ͱݺ͹Ε͍ͯΔɻఏএ͞Ε͍ͯΔ਺ʑͷΠϯϑ

ϨʔγϣϯϞσϧ͸ςϯιϧʕεΧϥʔൺ r ʹΑͬ

ͯಛ௃෇͚ΒΕ۠ผ͞ΕΔɻ

ɹΠϯϑϨʔγϣϯཧ࿦ʹΑΕ͹ɺΠϯϑϨʔγϣ

ϯॳظͷۭ࣌ͷྔࢠΏΒ͗Λݯىͱͯ͠ɺ࢝ݪॏྗ

೾͕ൃੜ͢Δɻ͜ͷ࢝ݪॏྗ೾͸Ӊ஦ͷ੖Ε্͕Γ

ͷظ࣌ͷԹ౓෼෍ʹӨ͠ڹɺ͜͜Ͱ࠷ऴࢄཚΛड͚

Δ CMBʹ E-modeٴͼ B-modeͱݺ͹ΕΔภޫύ

λʔϯΛ࡞Γग़͢ɻ͜ͷ͏ͪ E-mode͸ີ౓ΏΒ͗

ʢεΧϥʔઁಈʣʹΑͬͯ΋ੜ͡Δ͕ɺB-mode͸࣌

ۭͷΏΒ͗ʢςϯιϧઁಈʣʹΑ͔ͬͯ͠ੜ͡ͳ͍ɻ

ैͬͯɺCMBʹ࢒ΔB-modeภޫύλʔϯͷਫ਼ີ؍

ଌʹΑΓɺςϯιϧʕεΧϥʔൺ rɺͻ͍ͯ͸Πϯϑ

ϨʔγϣϯϞσϧʹ੍ݶΛ༩͑Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻݱ

ଌ͔Β؍఺Ͱͷ࣌ r < 0.07ʢ95%C.L.ʣ(P. A. R. Ade

et al. 2016)ͷ੍͕ݶ༩͑ΒΕ͍ͯΔ͕ɺΠϯϑϨʔ

γϣϯϞσϧͷ౫ଡʹ͸ r = 0.01·Ͱͷײ౓Ͱͷ؍

ଌ͕ཁ͞ٻΕΔɻओͳΠϯϑϨʔγϣϯϞσϧ͔Β

༧͞ݴΕΔ CMB B-modeͷڧ౓εϖΫτϧͱ PB-2

౓Λਤײݧͷ࣮ݧ࣮ 1ʹࣔ͢ɻ

ਤ 1: ओͳΠϯϑϨʔγϣϯϞσϧ͔Β༧͞ݴΕΔ

CMB B-mode ͱ POLARBEAR-2 ͷ࣮ײݧ౓ͷύ

ϫʔεϖΫτϧɻԣ࣠͸֯౓εέʔϧͷٯ਺ʢmul-

tipole momentʣɻ

ɹ͞ΒʹɺӉ஦ͷେن໛ߏ଄ʢۜՏɺۜՏஂʣʹ༝

དྷ͢ΔॏྗϨϯζޮՌʹΑΓɺE-mode͔ΒB-mode

͕ੜ੒͞ΕΔ͜ͱ͕ใ͞ࠂΕ͍ͯΔɻ͜ͷॏྗϨϯ

ζޮՌ͸࢝ݪॏྗ೾ʹൺ΂ͯখεέʔϧͰݱΕΔɻ͜

ΕΛଌఆ͢Δ͜ͱʹΑΓχϡʔτϦϊ࣭ྔ࿨ʹର͠

࢝ݪ଴͞Ε͍ͯΔɻ͔͠͠ظΛ༩͑Δ͜ͱ͕ݶ੍ͯ

ॏྗ೾༝དྷͷ B-modeͱॏྗϨϯζ༝དྷͷ B-mode

ͱ͸ਫ਼౓ྑ۠͘ผ͞ΕΔඞཁ͕͋Δɻ
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ɹҎ্ͷΑ͏ͳഎ͖ͮجʹܠɺੈքߴ࠷Ϩϕϧͷ

CMBภޫଌఆײ౓Λୡ੒͢Δ͜ͱΛ໨͢ࢦͷ͕PB-

Ͱ͋Δɻݧ2࣮

2 POLARBEAR-2࣮ݧͷ֓ཁ

PB-2 ʹઌཱͭ CMB ภޫ؍ଌ࣮ݧͱͯ͠ɺ2012

೥ΑΓνϦɾΞλΧϚߴ஍ʹͯ؍ଌ͕ߦΘΕ͍ͯΔ

POLARBEARʢPBʣ࣮͕͋ݧΔɻ͜Ε͸̔ϲࠃͷ

େֶɾ͔ؔػڀݚΒ໿ 100ਓͷࢀ͕ऀڀݚՃ͢Δࠃ

ܘͰ͋Γɺ௚ݧ࣮ྗڠࡍ 4mڧͷओڸͱ ͷ௒ݸ1,274

఻ಋ Transition Edge SensorʢTESʣϘϩϝʔλʹ

Αͬͯ 150GHzͷप೾਺ଳΛ؍ଌ͠ɺͦࡏݱͷ؍ଌ

σʔλͷղੳ͕ਐΜͰ͍Δʢਤ 2ʣɻ

ɹPB-2͸PBΛൃల࣮ͤͨ͞ݧͰ͋Γɺେผͯ͠Ҏ

Լͷ̎఺ͷվྑ͕Ճ͑ΒΕ͍ͯΔɻ

ʢ1ʣ௒఻ಋ TESϘϩϝʔλΛয఺໘্ʹ ݸ7,588

഑ஔ͢Δɻ

ʢ2ʣ90GHzͱ 150GHzͷ̎प೾਺ଳͰಉ࣌ଌఆΛ

ɻ͏ߦ

ɹCMBͷप೾਺͸ʙ150GHzΛத৺ͱ͓ͯ͠ΓɺB-

modeͷڧ౓͸਺े nKͱۃΊͯখ͍͞ɻ͜ΕΛ௿ϊ

ΠζͰ૿෯͢ΔͨΊʹTESϘϩϝʔλΛ༻͍Δɻ͠

͔͠େؾதͷࢎૉ෼ࢠ΍ਫৠ͔ؾΒͷ᫔ࣹɺ·ͨޫ

ΑΔଌఆʹثग़ݕͷݸతΏΒ͗ʹΑΓɺ̍ܭͷ౷ࢠ

ͷ౷ܭਫ਼౓͸੍͞ݶΕΔɻͦ͜Ͱ౷ܭਫ਼౓Λ্͞޲

ͤΔͨΊɺয఺໘্ʹ ͷݸ7,588 TESϘϩϝʔλΛ

഑ஔ͢Δɻ͜Ε͸ࡏݱ·ͰʹՔಇ͍ͯ͠ΔͲͷCMB

ͷ഑ஔʹ൐͍ɺযثग़ݕΑΓ΋ଟ͍ɻଟ਺ͷݧଌ࣮؍

఺໘ٴͼޫֶ͕ܥେܕԽ͓ͯ͠Γɺ͜ΕΒΛ 4KҎ

Լʹྫྷ٫͢Δٕज़΋։ൃ͞Ε͍ͯΔɻয఺໘ͷ׬੒

༧૝ਤΛਤ 3ʹࣔ͢ɻ

ɹ·ͨɺCMBҎޙʹ஀ੜͨ͠ఱମ͔ΒͷϚΠΫϩ೾

ʢલࣹ์ܠʣͷڧ౓͸प೾਺ʹେ͖͘ґଘ͢ΔͨΊɺ

95GHzͱ 150GHzͷ̎ͭͷप೾਺ଳͰಉ࣌ଌఆΛߦ

͏͜ͱʹΑΓલࣹ์ܠͷӨڹΛ௿͢ݮΔ͜ͱ͕Ͱ͖

Δɻ͞Βʹɺ25 ! l ! 2500ͷ͍֯޿౓εέʔϧΛ؍

ଌ͢Δ͜ͱʹΑΓɺେεέʔϧʹݱΕΔ࢝ݪॏྗ೾

༝དྷͷ B-modeͱখεέʔϧʹݱΕΔॏྗϨϯζ༝

དྷͷB-modeͷ྆ํΛ؍ଌͰ͖Δͱظ଴͞Ε͍ͯΔɻ

ɹ PB-2 ͸ΠϯϑϨʔγϣϯϞσϧʹରͯ͠͸

r < 0.01(95%C.L.)ɺχϡʔτϦϊ࣭ྔ࿨ʹରͯ͠

͸
∑

mν < 90MeV(95%C.L.) ͷ੍ݶΛ༩͑Δ͜ͱ

Λ໨͍ͯ͠ࢦΔɻ

ਤ 2: νϦɾΞλΧϚߴ஍ʹઃஔ͞ΕͨPOLARBEAR

๬ԕڸɻ

ਤ 3: PB-2๬ԕڸͷয఺໘ɻ

3 TESϘϩϝʔλप೾਺ଟॏԽಡ

Έग़͠

CMB B-modeͷ৴߸͸ߴप೾ɾ௿ڧ౓Ͱ͋Δ͕ɺ

೉Ͱ͋Δɻࠔप೾৴߸Λ௿ϊΠζͰ૿෯͢Δ͜ͱ͸ߴ

ͦ͜Ͱɺిؾ৴߸ΛҰ୴೤Խ͢Δ௒఻ಋ TES Ϙϩ

ϝʔλΛ༻͍ΔɻTESϘϩϝʔλ͸όΠΞεిྲྀͱ

ྫྷ٫ͱͷόϥϯεʹΑΓ௒఻ಋసҠ఺෇ۙʹอͨΕ

͍ͯΔɻ͜ͷͱ͖ɺΞϯςφ͔ΒͷύϫʔͷมԽʹ

ΑΓTESϘϩϝʔλͷԹ౓͕มԽ͢Δͱɺͦͷ఍߅

஋͸ܹٸʹมԽ͠ɺిྲྀ஋͕૿͢ݮΔɻ

ɹଟ਺ͷݕग़͔ثΒ৴߸ΛಡΈग़͢ࡍɺͦΕͧΕͷݕ
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ग़ثʹಡΈग़͠ઢΛ઀ଓ͢Δͱ഑ઢ্ͷࠔ೉͕൐͍ɺ

·ͨಡΈग़͠ઢ͔Βݕग़ث΁೤͕ྲྀೖ͢Δɻ௒఻ಋ

TESϘϩϝʔλ͸ 250mKͷۃ௿ԹͰಈ͢࡞ΔͨΊɺ

೤ͷྲྀೖ͸ਂࠁͳϊΠζݯͱͳΔɻ͜ͷͨΊɺPB-2

Ͱ͸प೾਺ଟॏԽಡΈग़͠ʢfMUXʣΛ࠾༻͍ͯ͠

Δɻ͜Ε͸֤ݕग़ثνϟϯωϧʹҟͳΔप೾਺ଳΛׂ

Γ౰ͯͯ৴߸Λมௐͤ͞Δ͜ͱͰ৴߸ͷ଍͠߹Θͤ

ΛՄೳʹ͠ɺҰຊͷ৴߸ઢ͔Βෳ਺ͷνϟϯωϧΛಡ

Έग़͢ख๏Ͱ͋Δ (M. A. Dobbs et al. 2012)ɻTES

Ϙϩϝʔλʹ LCϑΟϧλʔΛ௚ྻʹ͗ܨɺLCϑΟ

ϧλʔͷڞৼप೾਺ΛνϟϯωϧʹׂΓ౰ͯΔมௐप

೾਺ͱ͢Δɻෳ਺ͷνϟϯωϧ͔Β߹ྲྀͨ͠৴߸͸௒

఻ಋྔׯࢠবσόΠεʢSuperconducting Quantum

Interference Device, SQUIDʣͰ૿෯͞Εɺ࠷ऴతʹ

SQUIDͷίϯτϩʔϧΛ͏ߦ Ice Boardͱݺ͹ΕΔ

൘ͰಡΈग़͞ΕΔɻج

ɹ PB-2Ͱ͸֤ݕग़ثʹ 1ʙ4.5MHzͷप೾਺ଳΛ۠

੾ׂͬͯΓ౰ͯɺ40νϟϯωϧΛ̍ຕͷ SQUIDͰ

ಡΈग़͢ܭըͰ͋Δɻਤ 4ʹPB-2ಡΈग़͠ܥͷུ֓

Λࣔ͢ɻ͜Ε·Ͱ 40νϟϯωϧͷ TESϘϩϝʔλ

ಡΈग़ࣗ͠ݧࢼମ͸ߦΘΕ͍ͯͨ΋ͷͷ (K. Hattori

et al. 2016)ɺTESϘϩϝʔλʹޫΛೖࣹͤͯ͞ͷࢼ

Ճ͢Δࢀ͸ະͩҝ͞Ε͍ͯͳ͍ɻൃදऀͷݧ KEK

CMBάϧʔϓͰ͸ɺޫֶܥͱ઀ଓͯ͠ͷଟνϟϯω

ϧ TESϘϩϝʔλಡΈग़͠ݧࢼΛਐΊ͍ͯΔɻ

ਤ 4: PB-2 ಡΈग़͠ܥͷུ֓ɻTES Ϙϩϝʔλ͸

250mKʹɺSQUID͸ 4Kʹྫྷ٫͞ΕΔɻ(K. Hattori

et al. 2014)

4 ಡΈग़͠ݧࢼ

TESϘϩϝʔλಡΈग़͠ݧࢼ͸࣍ͷΑ͏ͳखॱͰ

ΘΕΔɻߦ

ʢ1ʣSQUIDͷಈ࡞఺ͷઃఆɻ

ʢ2ʣTESͷಋ௨ͷ֬ೝɻ

ʢ3ʣిྲྀʕిѹಛੑͷଌఆɻ

ɹ SQUID͸ϑϥοΫεόΠΞεʢਤ 4ͷ nulling sig-

nalsʹ૬౰ʣٴͼΧϨϯτόΠΞεʢਤ 4ͷ carrier

bias comb͔Βͷిྲྀʹ૬౰ʣͱ͍͏̎ͭͷೖྗిྲྀ

ʹΑͬͯόΠΞε͞Ε͓ͯΓɺ͜ΕΒͷೖྗʹΑͬͯ

૿෯཰͕มԽ͢Δɻͦͷ༷ࢠΛਤ 5ʹࣔ͢ɻ࠷ॳʹϑ

ϥοΫεόΠΞεΛมԽͤͯ͞ࢁͱ୩ͷ͕ࠩ࠷େͱ

ͳΔϐʔΫΛ୳͠ɺ࣍ʹΧϨϯτόΠΞεΛมԽ͞

ͤͯͦͷϐʔΫͷ૿෯཰͕࠷େͱͳΔిྲྀ஋Λ୳͢ɻ

ͦͯ͠ɺͦͷΧϨϯτόΠΞεΛݻఆ͠ɺۂઢͷ܏

େͱͳΔϑϥοΫεόΠΞεΛ࠷͕͖ SQUIDͷಈ

఺ͱ͢Δɻྫ͑͹ਤ࡞ 5ͷ৔߹Ͱ͸ɺΧϨϯτόΠ

Ξεͱͯ͠ 1.6VɺϑϥοΫεόΠΞεͱͯ͠ 0.65V

෇ۙΛಈ࡞఺ͱͯ͠બͿɻ

ਤ 5: SQUIDͷ૿෯཰ͷมԽɻࢁͱ୩ͷ͕ࠩ࠷େͱ

ͳΔϐʔΫͷɺۂઢͷ࠷͕͖܏େͱͳΔ఺Λಈ࡞఺

ͱ͢Δɻ

ʹ࣍ TES ͷಋ௨Λ֬ೝ͢ΔɻҰఆͷڧ౓ͷ৴߸

Λɺप೾਺ΛมԽͤ͞ͳ͕Β TESʹྲྀ͢ɻप೾਺ۭ

্ؒʹ LCϑΟϧλʔͷڞৼप೾਺Λத৺ͱͯ͠Ӷ

͍ϐʔΫཱ͕ͭ͜ͱʹΑͬͯɺTES͕அઢ͍ͯ͠ͳ

͍͜ͱ͕֬ೝͰ͖Δɻͦͷ༷ࢠΛਤ 6ʹࣔ͢ɻ

ಋ௨͕֬ೝͰ͖ͨTESʹ͍ͭͯɺա৒ͳిѹόΠ

ΞεΛ͔͚ͯৗ఻ಋঢ়ଶʹ͢Δɻͦͷঢ়ଶ͔Βిѹ

όΠΞεΛঃʑʹ௿Լͤ͞ɺ௒఻ಋঢ়ଶ΁సҠ͢Δ
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ਤ 6: प೾਺্ۭؒʹ ͷݸ22 TESͷڞৼप೾਺ͷ

ϐʔΫཱ͕͍ͬͯΔ༷ࢠɻ

͜ͱΛ֬ೝ͢Δɻ௒఻ಋঢ়ଶ΁ͷసҠ͕࢝·Δͱి

ྲྀ͸ܹٸʹ૿Ճ͢Δ͕ɺ׬શʹసҠ͔ͯ͠Β͸࠶ͼ

ͷݸগʹస͡Δɻ22ݮ TESΛಉ࣌ʹಡΈग़ͨ࣌͠

ͷ༷ࢠΛਤ ͼਤٴ7 8ʹࣔ͢ɻ௒఻ಋঢ়ଶ΁సҠ͠

͍ͯΔ࠷தͷిѹΛTESͷಈ࡞఺ͱͯ͠બͿɻ͜ͷ

Α͏ʹબͿ͜ͱͰɺ͔ۇͳԹ౓ͷมԽͰ΋఍߅஋͕

େ͖͘มಈ͠ɺిྲྀͷ૿͕ݮෛͷϑΟʔυόοΫͱ

ͯ͠ಇ͖ TES͕҆ఆͯ͠ಈ͢࡞Δ͔ΒͰ͋Δɻ

5 ల๬

্ड़ͷΑ͏ʹɺKEK CMBάϧʔϓͰ͸ޫֶܥͱ

઀ଓͨ͠ঢ়ଶͰ ͷݸ22 TESϘϩϝʔλͷಡΈग़͠

ʹ੒ޭ͍ͯ͠Δɻޙࠓͷ՝୊ͱͯ͠ɺ࣮ࡍͷ࣮ݧͱ

ಉ͡ 40ch/SQUIDͷಡΈग़͠ݧࢼɺٴͼͦͷಡΈग़

͠ʹ൐͏ࠩޡͷධՁ͕ཁ͞ٻΕ͍ͯΔɻ

Reference
M. A. Dobbs et al. 2012, arXiv:1112.4215v2

P. A. R. Ade et al. 2016, arXiv:1510.09217v2

K. Hattori et al. 2014, Proc. SPIE 9153, 91531B

K. Hattori et al. 2016, J Low Temp Phys 184: 512.

ਤ 7: 22 ͷݸ TES ͷ௒఻ಋసҠͷ༷ࢠɻԣ࣠ʹి

ѹɺॎ࣠ʹిྲྀΛͱΔɻ্͔ࠨΒɺڞৼप೾਺ͷখ

͍͞ॱʹฒ΂Δɻrfrac͸ଌఆऴྃ࣌ͷ఍߅஋ͱଌఆ

։࣌࢝ͷ఍߅஋ͷൺɻ

ਤ 8: 22 ͷݸ TES ͷ௒఻ಋసҠͷ༷ࢠɻԣ࣠ʹి

ѹɺॎ࣠ʹ఍߅஋ΛͱΔɻ্͔ࠨΒɺڞৼप೾਺ͷ

খ͍͞ॱʹฒ΂Δɻrfrac͸ଌఆऴྃ࣌ͷ఍߅஋ͱଌ

ఆ։࣌࢝ͷ఍߅஋ͷൺɻ
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大型自由形状光学素子の表面計測を可能にする小型干渉計

今西 萌仁加 (京都大学大学院 宇宙物理学教室)

Abstract

望遠鏡の建設において鏡など光学素子の表面計測は不可欠である。従来ではその手法として干渉計が広く用
いられてきている。しかし、その原理的な制約から望遠鏡の大型化・多様化に際しての問題点として、1)個々
の被検面に即した基準光学系が必要で実質的に凸面は計測不可能 、2) 計測装置の巨大化、3) 空気乱流や振
動など測定環境、が考えられる。そこで、我々は分割計測とデータステッチングを用いて以上の問題を解決
する大型自由曲面の計測方法を考案した。これは、手のひらサイズの小型干渉計を用いて計測面を複数に分
割し、それぞれのデータをなめらかにつなげる手法である。この方法によって、1) 狭い視野内において曲率
一定であると近似することで廉価な基準光学系で実現可能、2) 計測装置の小型化、3)光路差短縮による空気
乱流や振動の影響の軽減 、となる。本研究では以上の点を満たす干渉計の開発と測定精度実験を行った。実
際に製作したフィゾー干渉計で、面精度 P-Vが λ/20の参照面と λ/10の被検面を用いて３つの位相の干渉
縞を取得し、３ステップ法のアルゴリズムに基づいて表面形状を解析した。得られた結果は P-Vで λ/2と
いう値であった。これは要求する精度の λ/10を下回る値であるが、光学素子のアライメント誤差に由来し
ているので改善可能である。今後はデータステッチングとの併用や走査方法の考察に取り組む。

1 背景
1.1 鏡計測の概要

近年口径が優に数十メートルを超えるような望遠
鏡の建造が盛んになっており、超巨大望遠鏡乱立時
代が到来しているといえる。この望遠鏡の巨大化に
伴う鏡の分割化も相まって、数十～百種類ほどの表
面形状の分割鏡がひとつの大きな鏡を構成しなけれ
ばならない。また、望遠鏡の形式によっては凹面、凸
面、平面の鏡が含まれている場合もある。一方、良
い像を得られる望遠鏡のためには鏡が理想の表面形
状をしていることが重要であり、そうした鏡をそれ
ぞれ製造するには求める精度で測定が可能な計測装
置が必要である。
一般に、計測装置としては最も高精度な手法であ
る干渉計が用いられている。しかし、従来の方法で
は各々の形状に固有の基準光学系や干渉計が必要で
あることや実質的に凸面形状の測定が不可能である
ことが難点にあげられる。そこで、凸面も含めた任意
の形状を測定できるような干渉計の開発に着手した。
この自由形状を高精度で測定可能な計測装置の開発
が進めば、巨大望遠鏡の製作効率があがるだけでな

く、天文学の分野以外への応用も十分期待される。

1.2 干渉計の原理

ここで、干渉計の原理について簡単に述べておく。
干渉計とは、光の波動の性質を利用した数十分の一
波長程度の精度をもつ計測装置である。図 (1)のフィ
ゾー干渉計の光路図を例にとる。光源から出射した
球面波はコリメータによって平行光に変換される。そ
の後、求めたい精度の形状をもっている基準光学系
(ここでは参照平面の裏面)から反射した参照波面と、
測定したい検査面から反射した検査波面とが干渉す
る。つまり、検査面からの反射光が計測装置内に集
光するためには、凹面又は平面でなければならない
ことと、検査面の曲率半径程度の空間を要すること
がわかる。干渉した結果の例として図 (2)をあげる。
このとき干渉縞のある場所での強度は以下のように
表せる。

I(x, y) = I ′ + I ′′cos(φ(x, y) + δ) (1)

I ′は平均強度、I ′′はコントラスト、δは位相変位、
φ(x, y)は参照波面と検査波面の位相差で、参照面と検
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図 1: フィゾー干渉計の模式的な配置

図 2: 干渉縞の例 (左:平面・ティルト成分のみ、右:

球面成分をもった面)

査面との光路差 h(x, y)を用いて φ(x, y) = 2π
λ h(x, y)

と表せる。つまり、検査面の参照面からの縦方向の
形状のずれが干渉縞として観測できるのである。し
かし、この干渉縞 1枚の画像では凹凸が判別できな
いため、位相シフト δ を一定量ずらした複数の画像
を用いて解析する必要がある。この解析方法につい
ては次節で簡単に説明する。
また、(1)式と、光路差と位相差の関係式より、参
照面と検査面の形状が波長程度以上の段差があると
計測不能となる。このことから、基準光学系は要請
する形状をしている必要がある。
以上の原理より、望遠鏡の大型化・多様化に際し
て、1)個々の被検面に即した基準光学系が必要で実
質的に凸面は計測不可能 、2) 計測装置の巨大化、3)

空気乱流や振動など測定環境に対する弱さという問
題点がわかる。

1.3 3ステップ法と位相接続

3ステップ法とは、干渉計のデータ解析法で最も位
相シフト数の少ないシンプルな手法である。位相シ

フトがそれぞれ δ = −α, 0,αであるデータ I1, I2, I3

を用いると以下の計算によって、(1)式における φの
みの情報を取り出すことができる。

φ(x, y) = tan−1

{[
1− cosα

sinα

]
I1 − I3

2I2 − I1 − I3

}
(2)

さらに、(2)式のままでは値に上限値と下限値が存在
するので、検査面はある程度なめらかであると仮定
して図 3のように接続する必要がある。

図 3: 位相接続

このようにして得られたデータを表面形状として
考察していく。

2 サブアパーチャー法による解決
方法

自由形状の表面を干渉計で計測するためにサブア
パーチャー法によるアプローチを採用した。これは計
測装置と計測面を分割し、のちになめらかにデータ
をつなげる手法である。ひとつの鏡面を数個の計測
面で分割する手法はこれまでもとられてきたが、今
回は図 4のようにさらに装置を計測面に近接させて
これを 4万個に細分化した。このことによって、計
測視野内がほぼ曲率一定とみなすことができ基準光
学系が廉価なもので済むだけでなく、凸面も十分計
測可能となる。また、計測装置を数十センチ程度ま
で小型化でき、かつ光路を大幅に短縮できることで
乱流や振動などの環境のノイズへの耐性が高まるこ
ともメリットとなる。
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図 4: サブアパーチャー法の模式図

3 小型干渉計
今回設計した小型干渉計の仕様を以下にあげる。

表 1: 小型干渉計の仕様

全長 mm

計測視野 φ 30 mm

横解像度 0.15 mm

参照面精度 λ/20

検査面精度 λ/10

検査面 1 m2 に対して計測視野を φ30 mmまで小
さくすることによって全体の大きさを 500mmまで
小型化した。これにより、従来では光路長が数～数
十メートルであったのに比べて 1000mm程度まで短
縮され、振動など環境によるノイズの影響が軽減す
るため、装置の走査運動に強くなる。
また次節で述べるように、まずこの干渉計の計測
精度を見積もりたいので、参照面と検査面ともにあ
らかじめ面精度のわかっている平面基板を用いた。

図 5: 実際の小型干渉計

4 計測精度実験
この実験の目的は製作した干渉計の計測精度を測定

することである。今回 3ステップ法においてα = π/3

としてそれぞれ 15ミリ秒以内に取得した 20枚のデー
タの平均と、(2)式により位相の情報に変換したデー
タを以下に示す。

図 6: 位相シフトの異なる 3つのデータの 20枚平均。
左から δ= −π/3, 0, π/3

図 7: 3位相のデータを結合した φのデータ

この図 (7)データの中心を水平に切り取り、位相
接続をした。さらに位相接続した表面形状データを
理想形状である直線でフィッティングし、その差を図
(8)に示す。
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図 8: 計測した形状と理想形状との差

このとき、最大値と最小値の差、つまり P-V値は
λ/4、RMSは λ/16となった。
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5 性能評価
本実験で使用した検査面の精度はP-Vがλ/10であ
り、これに比べて今回の実験値は下回っているため、
干渉計由来の誤差が

√(
λ
4

)2 −
(

λ
10

)2 ∼ 0.23λのって
いると考えられる。しかし、図 (8)に見られるよう
な正弦形状の誤差は、以下の位相シフト誤差や光量
揺らぎによる形状変化のシミュレーションで説明で
きる。
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図 9: 位相シフト αの誤差による形状変化。赤、緑、
青が順に理想の位相シフトから π/10, −π/10, π/5ず
れたときの誤差となる。
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図 10: 光量ゆらぎ (I ′ や I ′′) による形状変化。赤、
緑、青が順にある位相データの光量が他のものと比
べて 0.5倍、2倍、5倍となったときの誤差となる。

よって、以上のような誤差やゆらぎが無視できる
ように実験環境を改善することで計測精度向上は十
分可能である。

6 今後の課題
今後の課題としては大きくわけて、1)実験環境の
改善、2)ステッチングとの併用による効果検証、3)

加工機への取り付けの検討、の３つである。

まずは前節で述べたように、さらなる計測精度向
上のための環境を再考察し改善することである。こ
れは、主にデータ取得と位相変位素子との同期シス
テムを構築することで実現可能であることがわかっ
ている。
小型干渉計の計測精度が確立したのちには、大量

のデータをなめらかにつなぎあわせるためのステッ
チングを行わなければならない。このステッチング
を適用した際の効果を検証する必要がある。
最後に、大型自由形状計測装置を運用するにあたっ

て、現在、京大岡山 3.8m望遠鏡の副鏡でのテストを
検討している。その際に、鏡の研磨加工をしている
ロボットアームへ取り付けての走査をするという案
がある。この案が実現可能かどうかその仕様を考察
する。

7 参考文献
Optical Shop Testing(1)

Reference
[1] Daniel Malacara, Third Edition, John Wiley &

Sons, Inc.
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超伝導遷移端検出器の弱結合の理解へ向けた臨界電流測定
北澤誠一 (首都大学東京大学院理工学研究科)

Abstract

我々は、小型 X線衛星 DIOS (Diffuse Intergalactic Oxygen Surveyor)への搭載に向けた、次世代 X線検出器
である超伝導遷移端温度計 (Transition Edge Sensor = TES)型マイクロカロリメータの開発を行っている。近
年の研究で、超伝導体-常伝導体の 2層構造を用いた TESにおいて弱結合的振る舞いを示すケース (配線間の
超伝導電子による巨視的な波動関数の干渉効果)があることがわかった。そこで、このような弱結合的振る
舞いが我々の TESでも現れるかについて検証することにした。弱結合による臨界電流の磁場依存性を調べる
ため、TESに 0.01程度の精度で磁場をかける実験系を構築したいと考えているが、そのためには地磁気を遮
蔽しなければならない。なので、冷凍機に磁気シールドを新たに導入し、地磁気を防ぐことにした。まずは
じめに、磁気シールドによる TESの臨界電流の変化と、Al超伝導磁気シールドの転移温度を調べた。その
結果、TESの転移温度は 4Kシールドの入れ替え前と比べ 40mKほど低くなり、Al超伝導磁気シールドの転
移温度は 1.13K程であった。

1 Introduction
TES 型カロリメータは Ti と Au の 2 層薄膜で構
成される。50mK 程度の極低温で動作させ、超電導
から常伝導への 2次の相転移に伴う物理量 (抵抗値)
の飛びを活用した超高感度の温度計であり、エネル
ギー分解能は 6.4keV で約 2eV の精度で測定が実現
できる。近年の TESの多素子化の研究が進んだこと
により、巨視的な波動関数が配線や TESに存在して
おり、それらが内部や外部の電磁場との干渉により、
予測が困難な挙動を引き起こすことが分かってきた。

2 TESの弱結合による効果
弱結合とは 2つの超伝導体の間にきわめて薄い絶
縁体のような ”障壁 ”が存在する状態である。超伝
導状態はミクロな電子対の位相が完全に揃った状態
として記述されるが、弱結合状態にある 2つの超伝
導体は位相差を揃えることで、1つの超伝導体とし
て振舞おうとする。このとき図 1のように位相差の
分だけ電圧が無くても電流が流れる。これをジョセ
フソン効果といい、弱結合があるときの特徴的な現
象として知られている。

��� ����
�
�

図 1: 絶縁体などの障壁が極めて薄い時、ジョセフソ
ン効果により超伝導間に電流が流れる。この時の電
流をジョセフソン電流という。

3 ジョセフソン効果と磁場の関係
トンネル効果を無視した場合について、ジョセフ

ソン効果による磁場の効果を考える。x 軸に垂直に
トンネル結合があり、この結合の厚さが d であると
する。この y 軸方向の長さが Y、z 軸方向の長さが
Z であるとし、この接合に外部から一様磁場 B を z
方向に印加した場合のトンネル電流の様子を見る。
トンネル電流の作る磁場を無視したとき、ベクト

ルポテンシャル Aは、この場合 y方向成分しかもた
ないから、

A = Ay　かつ　 Bz =
dAx

dx
(1)

とできる。このとき、ギンスブルク・ランダウ方
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程式より、
J = j0(dradθ

2πA
Φ0

) (2)

で表されるAが y方向成分しかもたないこと、お
よび強い超伝導体を流れる遮蔽電流も y 方向にある
から、2つの強い超伝導体の位相 θ はやはり y だけ
の関数となる。強い超伝導体の位相を計算するには、
x 方向に十分大きな場所、ここでは超伝導体内部で
考える。その場合、J = 0、B = 0であるから、Ay = 1
または Ay = A2 となり、

θ1(y) = θ1(0) +
2π
Φ0

A1y　,　θ2(y) = θ2(0) +
2π
Φ0

A2y

(3)
従って、接合をまたぐ電流密度 Jx (y) は

Jx (y) = J0 sin[γ0 +
2π
Φ0

(A2 − A1)y] (4)

となる。ここで、積分区間 Cを y = 0,y = y およ
びこれらをつなぐ強い超伝導体内部としてストーク
スの定理を用いると、

∮

c
Adr = (A1 − A2y) = φ(y) (5)

なので、式 (4)は

Jx (y) = J0 sin[γ0 +
2πφ(y)
Φ0

] (6)

とかける。ここで、φ(y) は C と交鎖する磁束で、
φ(y) = Bz (2λ + d)yで与えられる。式 (6)は、y方向
に電流が周期的に正負に変化していることを示して
いる。接合を流れる電流は、式 (6)を y, z方向に積分
して、

I =

∫ Z

0

∫ Y

0
Jx (y)dzdy

= ZYJ0 sin[γ(0) +
πΦ

Φ0
]
sin πΦ

Φ0

πΦ
Φ0

(7)

ここで、Φは接合を通る全磁束である。外部電源
の電流に応じて γ(0) が変わるが、sin関数は 1を超
えない。よってその最大電流は、γ(0) = π(± 1

2 − ΦΦ0
)

のとき、

Ix max = I0 |
sin πΦ

Φ0

πΦ
Φ0

| (8)

で与えられる。ここで、I0 = ZYJ0 である。
先行研究 [2]において、カロリーメータに一様な磁
場をかけ、印加磁場 Bによる臨界電流 Ic の依存性を
測定したときの弱結合的振る舞いを図 2に示す。

図 2: Edgeに沿った Au banksのない L=16 µ mの正
方形を測定した、印加磁界 Bと臨界電流 Ic [2]。

4 TESの臨界電流と磁場依存性
TESにもこのような臨界電流の磁場依存性が見ら

れれば、TESの弱結合の存在証明になる。そのため
我々は TES 物理の解明に向けて、自作した TES を
様々な外的環境に置いて、超電導特性を測定するセッ
トアップの構築を行っている。TESに 0.01G程度の
精度で可変できる磁場をかけ測定を行う計画である
が、この磁場は地磁気 (約 0.45G) よりも小さい為、
地磁気を遮蔽する必要がある。現在、我々が使用し
ている無冷媒希釈冷凍機で用いられているシールド
は、主に無酸素銅で出来ており、比透磁率が 1程度
であり地磁気の遮蔽がほぼできていない。そこでそ
の中の 4Kシールドに、新たに Niと Moと Feの合
金で出来ている CRYOPYHというシールドを無酸素
銅の代わりに用いると、比透磁率が 70000である為、
シールド内の地磁 気を 1/33 程まで遮蔽できる。ま
た、超電導磁気シールドを用いても地磁気を遮蔽で
き、100mKシールドに Al磁気シールドを用いると
1/25程度まで遮蔽できると予測できる。実験の順序
としては、まず初めに２つの磁気シールドを冷凍機
に導入し、TESへの転移温度の影響など効果をを調
べ、次にコイルを用いて TESに磁場をかけて臨界電
流の磁場特性を検証する。
今回の研究では、まず、4Kシールドを CRYOPHY
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に付け替えて、TESの転移温度 Tc の変化を見る実験
を行った。実験で用いた TESは、転移温度がわかっ
ている TMU441と呼ばれる TESを用いた。TMU441
は、以前無酸素銅シールドを用いたときの実験では
Tc = 300mKであった。CRYOPYを用いた実験での
TMU441の Tc の測定結果を図 3を示す。

図 3: TMU441の温度 T vs. 抵抗 Rプロット

図 3より、CRYOPHYを用いた場合、TMU441の
転移温度は 260mK程度であることがわかった。予測
では、地磁気による磁場の影響がなくなるため、無
酸素銅シールドを用いたときより転移温度は高くな
るとされていたが、結果は逆に 40mKほど低くなっ
てしまった。原因としては、誤差であるか、もしく
は別の要因で転移温度が高くなってしまったことが
考えられる。
次に、Al超伝導シールドの転移温度測定を行った。
測定結果を図 4に示す。
図 4より、Al超伝導シールドの転移温度は 1.13Kほ
どと思われるが、これはAlボンディングワイヤーの
転移の可能性がある。図 4を注意深く見ると、1.13K
付近のプロットが 2段になっているようにも見える
が、これが、シールドとワイヤの転移に分けて見え
ているとの考え方もできる。もしシールドが転移し
ていなければ、常伝導の抵抗値はワイヤーの抵抗値
になるはすである。したがって、まずボンディング
ワイヤーの転移温度を見積もり、結果と比較する必
要がある。

図 4: Al超伝導シールドの臨界電流測定

5 まとめ
冷凍機の 4K シールドに CRYOPHY を用いると、

TESの転移温度が高くなってしまい、この理由はま
だはっきりとはしていない。Al 超伝導シールドは、
転移温度は 1.13Kと思われるが、ボンディングワイ
ヤーとの区別がつきにくいため、ワイヤーの転移温
度を見積り、再度解析が必要である。
今後は、CRYOPHY と Al 超伝導シールドを同時

に用いて TESの転移温度を測定し、また、冷却実験
中に TESに磁場をかける実験系の構築を行う予定で
ある。
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近赤外線分光カメラSWIMSの低温光学系結像評価

大橋 宗史 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

　我々が開発している TAO6.5 m 望遠鏡の第 1期近赤外線観測装置 SWIMS は波長 0.9-2.5µmにおいて、

2 色同時広視野撮像と、波長分解能 R∼1000の多天体同時分光または広視野面分光という 2つの特長を有す

る。SWIMSは屈折系で再結像光学系を組んでおり、その全長は 1470mmである。近赤外線の装置であるた

め、光学系全体を 100K以下に冷却することでカメラ本体からの黒体輻射を抑える必要がある。光学系はそ

の温度が 65Kに最適化されて設計しているが、実際に製造を行い、組み立て冷却試験を行った結果、熱流入

量が設計値より大きく、光学系の最低到達温度が 100K程度となることが明らかになった。

　実際にピンホールを用いた冷却結像試験を 100Kで行ったところ、結像位置が 0.6mmずれていることが

分かった。そこで光学系の温度変化を考慮した上で光線追跡を 65K∼100Kでシミュレートしたところ、結

像位置が ∼0.03mm/Kで変化するという結果が得られた。本研究では、光線追跡による SWIMS光学系の

焦点位置の温度依存性の評価と、実際に 90K∼110Kで結像試験を行って結像位置の温度変化および結像性

能を検証した結果を報告する。

1 Introduction

宇宙における多様な現象を取り扱うためには様々な

波長での観測が不可欠であるが、中でも近赤外線は、

ダストに覆われた星形成領域や赤方偏移の大きな遠

方銀河などの観測研究において重要な波長域である。

しかしながら、地上においては地球大気による吸収

のために観測は容易ではない。そこで、東京大学天

文学教育研究センターでは、南米チリ共和国アタカ

マ高地のチャナントール山頂に 6.5 m 赤外線望遠鏡

を建設する TAO(The University of Tokyo Atacama

Observatory)計画を推進している。TAOサイトは天

文台として世界最高標高 (5640 m)にあり、水蒸気量

が少ないので近赤外線の波長域における透過率が高

いという特長がある (図 1)。これにより連続的な大気

の窓が得られ、他サイトでは困難な Paα輝線 (波長

1.875µm)の地上観測も可能となる。優れた大気透過

率という TAOサイトの強みを活かした科学的観測を

行うための第 1期装置として、我々は近赤外線 2色同

時多天体分光撮像装置 SWIMS (Simultaneous color

Wide-field Infrared Multi-object Spectrograph) を

開発中である。

図 1: TAOサイトと VLTサイトの大気透過率の比

較。TAOサイトでは波長 2.5µm以下で連続的な大

気の窓が得られる。

一方で常温の物体からも近赤外線で強い黒体放射が

あるため、観測の際にはカメラの光学系全体を 100K

以下に冷却することでカメラ本体からの黒体輻射を

抑える必要がある。SWIMSの光学系はその温度が

65Kに最適化されて設計している。しかしながら実

際に製造を行い、組み立て冷却試験を行った結果、冷

却システムの冷却能力が設計値よりも低く、到達温

度が高くなる可能性があることが明らかになってき

た。

　そこで問題となるのが光学系の温度変化による結
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表 1: 光線追跡で得られた、80Kと 100Kでの 65K

からの焦点位置のずれ。

波長 0.9-1.4µm 1.4-2.5µm

温度 80K 100K 80K 100K

鏡筒膨張 −0.04mm −0.12mm −0.02mm −0.07mm

レンズ膨張 +0.16mm +0.26mm +0.10mm +0.20mm

屈折率変化 +0.29mm +0.69mm +0.33mm +0.73mm

合計 +0.43mm +0.92mm +0.34mm +0.81mm

像性能の変動である。レンズの屈折率の温度依存性

および光学系の温度収縮のために焦点位置がずれ、

検出器の位置調整が必要になると予想される。ここ

では、光学系の温度変化を考慮した上で光線追跡を

65K, 80K, 100Kでシミュレートし、SWIMSの結像

性能の温度依存性の評価をするとともに、実温度で

検証した結果を報告する。

2 Ray tracing

図 2に示したように、SWIMSの光学系は望遠鏡か

らの光をコリメートし、そこにダイクロイックミラー

を挿入することで 0.9-1.4µmおよび 1.4-2.5µmの 2

波長帯を同時に分光・撮像することができる。光学系

は溶融石英、CaF2、BaF2、ZnSeの 13枚のレンズで

構成され、鏡筒はアルミ合金 (A6061-T6)である。こ

の光学および機械設計をもとに、その結像性能の温度

変化を光線追跡でシミュレートした。その際、アルミ

合金の 65Kでの線膨張係数の値は∼ 1×10−5[/K]を

用いた。また各レンズの 65Kでの線膨張係数は、ア

ルミ合金と同様に常温での値の 30%に鈍化すると仮

定した。屈折率については、65K、80K、293Kでの

屈折率から、屈折率変化が温度の 2次関数で表せると

仮定することで 0.9-2.5µmまで 0.1µm間隔で 100K

での屈折率を求め、間の波長での屈折率は Sellmeier

の分散式

n(λ) = 1 +
B1λ

2

λ2 − C1
+

B2λ
2

λ2 − C2
+

B3λ
2

λ2 − C3
(1)

で補間をした。

　以上のことを考慮して光線追跡を行った結果、鏡

筒膨張、レンズ膨張、レンズの屈折率の温度依存性

����
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図 2: SWIMSの光学系

が、検出器位置での焦点位置に与える影響は表 1の

ように求められた。各数値は検出器側での結像位置

のずれを表し、その座標系は図 3の xのように定義

する。なお、合計のずれとは 3つ全ての影響を考えて

光線追跡をした場合のずれであり、単純に 3項目の合

計にはなっていないことに注意してほしい。SWIMS

の焦点深度は約 0.1mmであることから、この位置ず

れは大きな問題となることがわかる。一方で、結像

しなくなるなどの、焦点ずれ以外の結像性能には大

きな問題がないことが確認された。

　また、表 2に示したように、1Kあたりの焦点位置

のずれは約 0.03mmであり、焦点深度での結像を維

持するためには光学系の温度を最適温度から± 2K以

内に維持しなければならないことも分かった。一方

で実際に観測される星像は地球大気の揺らぎのため

に点源ではなく数 pixel程度の大きさを持って観測さ

れるため、結像維持のための温度条件は緩和される

と期待される。

3 Focus test

pinhole unit

telescope focus detector

light
①

②
②

①

+5 +2 ±0 -2 -5offset[mm]

0
x

図 3: focusテストの概念図。図のように x軸を定義

する。
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図 4: focusテストで実際に得られたピンホール画像

次に、製造された光学系の結像試験を行った。実

験室では天体からの光を入れることができないため、

図 3のように望遠鏡焦点に offset ±0, ±2, ±5mmの

ピンホールを設置することで仮想的な星像とし、ど

のピンホールの像がシャープに結像しているかを調

べることで、光学系の設計性能からのずれを検証す

る。例えば、 1⃝のピンホールからの光が検出器面上
で結像する場合には、 2⃝のピンホールからの光は検
出器の先で結像するためにぼける。このピンホール

は直径 50µmで、検出器上で結像する場合には 1pixel

の像として検出される。offset 1mmは検出器位置で

0.16mmに対応するため、offset +2mmのピンホー

ルが 1pixelの像として検出された場合には、検出器

の位置を+0.32mm動かす必要がある。

　実際に SWIMSの光学系に光を入れた結像試験は

2015年 12月に行われた。光学系の到達温度は 80Kで

あった。この試験で得られた画像を図 4に示す。隅の 4

ヶ所と中央の 1ヶ所に写っているのがピンホールユニッ

トである。今回の試験では、offset +5mmのピンホー

ルの像が最もシャープで、FWHMは 1.7pixelであっ

た。この大きさはピンホールの投影サイズ（1pixel）と

光学系の設計上の収差（RMSスポット直径 1.3pixel）

にコンシステントである。以上により、実際の運用

予定温度においても結像性能に問題は無く、検出器

を 0.6mm遠ざけることで、本来の設計性能のままで

天体観測の運用に挑める見通しが得られた。

そこで 2016年 5月に行われた 2度目の結像試験

では、検出器の位置調整をした上で温度を変化させ、

結像位置が変化するかどうかを調べた。1例として

J1バンドにおける視野中心のピンホールユニットで

の結果を図 5に示す。その結果、offset 0mmのピン

ホール像の FWHMを 1∼2.5pixelに収めることがで

 1
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図 5: J1バンドにおける視野中心のピンホールユニッ

トでの、ピンホール offsetとピンホール像の FWHM

の関係。色の違いは異なる温度での試験結果を示す。

各色の放物線は各温度での best fit。
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図 6: 視野中心のピンホールユニットにおける、温度

と、ピントの合うピンホール offsetの関係。緑、赤、

青はそれぞれ J1、J2、Yバンドでの関係を表してい

る。各色の実線は各波長での best fit。2本の黒い線

は 2章の光線追跡で得られた温度変化の傾きを示し

たもの。

きた。ここで色の違いは温度の違いを表している。

SWIMSの温度が定常状態となった∼100Kでは特に

2pixel以内に収まっており、現在の仕様で実際の運

用に臨めることが確認された。

　また図 5からわかるように、FWHMが最小値を取
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る pinhole offsetが温度とともに増加している。そこ

で各温度でのデータを放物線で fittingし、その best

fitの頂点の温度変化を図 6に示す。この図から、J1,

J2バンドでの観測では 102Kでの運用で最適である

のに対して、Yバンドでの観測では 111Kでの運用が

最適であることがわかるが、100∼110Kではいずれ

の波長帯でも FWHM≲2.5pixelを達成できている。

なお図 6の第 2縦軸は検出器の位置調整に必要な距

離を示しており、例えば 110Kで実際の運用に挑む

場合には Yバンドに焦点を合わせる場合には位置調

整は必要ないが、J1, J2バンドに合わせる場合には

検出器を 0.2mm遠ざける必要があることを示してい

る。比較のため、2章の光線追跡で得られた dx
dT を黒

い線で示している。表 2から、光線追跡の結果は実

測値を比較的よく推定できていることがわかる。

Blue Arm Red Arm

バンド dx
dT [mm/K] バンド dx

dT

Y 0.020

J1 0.025 H 0.018

J2 0.020 Ks 0.018

光線追跡 1 0.026 光線追跡 1 0.023

光線追跡 2 0.025 光線追跡 2 0.021

表 2: 結像位置の温度変化。光線追跡 1は光学系に温

度勾配をつけなかった場合を、光線追跡 2は温度勾

配をつけた場合を示す。

4 Discussion

今回の光線追跡では光学系を一様の温度と仮定し

て行ったが、実際には温度勾配が生じる。実際の試

験では集光レンズや検出器は≃100Kであったが、コ

リメータレンズはそれよりも 20∼30K近く高かった。

そこで、集光レンズを 80K(100K)、コリメータレン

ズを 100K(120K)に設定して光線追跡を行った結果

を表 3に示す。これより、温度勾配をつけて光線追

跡を行った結果は温度を一様に設定した場合の中間

的な結果を示すが、光学系全体を集光レンズの温度

に設定した場合の焦点位置ずれに近いことから、ず

れに大きく関与しているのは集光レンズであること

がわかる。また dx
dT は温度勾配をつけなかった場合よ

りもわずかに低下し、実測値に近づくことがわかる。

波長 0.9-1.4µm 1.4-2.5µm

100K-80K +0.492mm +0.485mm

120K-100K +0.940mm +0.943mm

表 3: 光線追跡で得られた、温度勾配をつけた場合

の 65Kからの焦点位置のずれ。T1 − T2 と書いた列

では、T1はコリメータレンズの温度を、T2は集光レ

ンズの温度を示す。+のずれの定義は表 1と同様。

5 Conclusion

今研究では、鏡筒膨張・レンズ膨張・屈折率の温

度変化のみを考えた簡単な計算により、焦点位置の

ずれを求めた。その結果、ずれの絶対量は実測値と

は一致しないものの、dx
dT は比較的よく推定すること

ができた。

　また今回の試験により、温度 100∼110Kではピン

ホール像の FWHM≲2.5pixelを達成できており、本

来の設計性能のままで実際の運用に挑める見通しが

得られた。一方で現在、さらなる温度低下に向けた

改修をいくつか行っており、その結果次第では光学

系の温度が低下し結像位置が再びずれることで、結

像性能が悪化する可能性がある。その場合には再度

検出器位置を調整する必要があるが、今回の試験に

より dx
dT が得られているため、達成された光学系の

温度から調整量を簡単に見積もることが可能となっ

ている。
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Abstract

զʑ͸ɺதؒ੺֎ઢ૾ࡱ෼ޫ૷ஔMIMIZUKU(MId-Infrared Multi-field Imager for gaZing at the UnKnown

Universe) Λ౦ژେֶΞλΧϚఱจ୆ (TAO) ઃதͷݐըͰܭ 6.5m ๬ԕڸͷୈ 1 ૷ஔͱͯ͠։ൃதͰ͋ظ

ΔɻMIMIZUKU͸ 2–38µmͱ͍͏͍޿೾௕ൣғΛΧόʔ͢ΔͨΊʹ 3ͭͷ೾௕νϟωϧΛ͓ͯͬ࣋Γɺͦ

ΕͧΕʹҟͳΔݕग़͕ث౥͞ࡌΕΔɻ͜ͷ͏ͪ࠷΋୹೾௕ଆ (2.0–5.3µm)Ͱ͸ɺTeledyne Imaging Sensors

(TIS)ࣾͷݕग़ث HAWAII-1RG (HgCdTe, 1K×1K pixel)Λ࢖༻͍ͯ͠Δɻ

HAWAII-1RGͷײ౓೾௕Ͱ͸ಛʹ௕೾௕ଆʹ͓͍ͯഎޫܠͷ໌Δ͞ʹΑͬͯಡΈग़ؒ࣌͠ʹର੍ͯ͠໿͕

ੜ͡ΔͨΊɺಡΈग़͠͸ग़དྷΔݶΓߴ଎Խ͍ͨ͠ɻ͔͠͠ɺಡΈग़͠ͷϐΫηϧϨʔτΛ଎͘͢ΔͱಡΈग़

͠ϊΠζ͕૿Ճ͢Δͱ͍͏ใ͕͋ࠂΔɻͦ͜Ͱզʑ͸ɺTIS͔ࣾΒఏ͞ڙΕ͍ͯΔಡΈग़͠γεςϜΛ༻͍

ͣʹಠࣗͷಡΈग़͠γεςϜΛ։ൃͯ͠ɺॊೈʹઃఆΛม͑ͳ͕Β࠷దͳಡΈग़͠ઃఆΛ໛ࡧͰ͖ΔΑ͏ʹ

ͨ͠ɻ͜ͷಡΈग़͠γεςϜʹ͍֤ͭͯ෦͕ཁٻ௨ΓͷੑೳΛຬ͍ͨͯ͠Δ֬ೝ͠ɺHAWAII-1RG MUXͷ

ৗԹۦಈݧࢼΛͨͬߦɻ

1 Introduction

౦ژେֶఱจֶڭҭڀݚηϯλʔͰ͸ೆถνϦڞ

࿨ࠃΞλΧϚߴ஍ͷνϟφϯτʔϧࢁ௖ʹ 6.5m๬ԕ

ઃ͢ΔɺTAOݐΛڸ (The University of Tokyo At-

acama Observatory)ܭըΛਪਐ͍ͯ͠ΔɻTAOα

Πτ͸ఱจ୆ͱͯ͠ੈքߴ࠷ඪߴͷඪߴ 5,640mʹ

͋Γɺେؾதͷਫৠ͕ྔؾগͳ͍ͨΊۙ੺֎ʙதؒ

੺֎ͷ೾௕ҬͰେಁؾա཰͕͍ߴͱ͍͏ಛ௕͕͋Δɻ

͜ΕΛ͔ͨ͠׆Պֶత؍ଌΛͨ͏ߦΊͷୈ ૷ஔظ1

ͱͯ͠ɺզʑ͸தؒ੺֎ઢ૾ࡱ෼ޫ૷ஔMIMIZUKU

(Mid-Infrared Multi-mode Imager for gaZing at the

UnKnown Universe)Λ։ൃ͍ͯ͠ΔɻMIMIZUKU

͸ 1୆Ͱ 2–38µmͱ͍͏͍޿೾௕ൣғΛΧόʔͯ͠

͍Δͱ͍͏ಛ௕͕͋Γɺ͜ΕΛ࣮͢ݱΔͨΊʹͦΕ

ͧΕʹҟͳΔݕग़͕ث౥͞ࡌΕͨ 3ͭͷ೾௕νϟω

ϧΛ͍ͯͬ࣋Δɻ͜ͷ͏ͪ࠷΋୹೾௕ଆͷ NIRνϟ

ωϧ (2.0–5.3µm)Ͱ͸ɺTeledyne Imaging Sensors

ࣾͷ੺֎ઢݕग़ث HAWAII-1RGΛ࢖༻͍ͯ͠Δɻ

ද 1: MIMIZUKUͰ࢖༻͢ΔHAWAII-1RGͷجຊ

εϖοΫɻ

࣭ࡐ HgCdTe (5µm-cut off)

೾௕ଳ 2–5.6µm

ըૉ਺ 1024× 1024 px

ग़ྗνϟϯωϧ਺ 1, 2, 16

ϐΫηϧϨʔτ (యܕ஋) 100 kHz

2 HAWAII-1RG

զʑ͕࢖༻͢Δ HAWAII-1RG ͷεϖοΫΛද 1

ʹࣔ͢ɻHAWAII-1RG͸ϋΠϒϦουܕͷݕग़ثͰ

͋Γɺۙ੺֎ʹײ౓ͷ͋Δ HgCdTeͷ pܕ൒ಋମ݁

থͰͰ͖ͨݕग़ث෦෼ͱɺSi൒ಋମͰͰ͖ͨϚϧν

ϓϨΫα (MUX)ͱݺ͹ΕΔಡΈग़͠ճ࿏෦෼ΛΠ

ϯδ΢ϜόϯϓͰ઀ଓͨ͠ߏ଄Λͭ࣋ɻຊ࣮ݧͷ࣌

఺Ͱ͸ςετ༻ͱͯ͠TeledyneΑΓMUXͷΈ͕ఏ

ɻ͏ߦΛݧ࣮͍ͯ༺Ε͍ͯΔͨΊɺMUXΛ͞ڙ

ग़ྗνϟϯωϧ਺͸ϑϨʔϜͷಡΈग़͠ͷࡍͷฒ

ྻॲཧͷ਺ΛܾΊΔύϥϝʔλͰ͋Δɻਤ 1ʹࣔ͢Α

͏ʹϑϨʔϜ͸ԣ෯͕ 1024/(ग़ྗνϟϯωϧ਺) px

ͷ୹࡭ঢ়ʹ෼ׂ͞ΕɺͦΕͧΕͷ୹͕࡭ฒྻͯ͠ಡ

Έग़͞Εͯ৴߸ॲཧ͕ߦΘΕΔɻͦͷͨΊɺνϟϯ
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ωϧ਺Λେ͖͘ઃఆ͢Δ΄ͲϑϨʔϜΛ଎͘ಡΈͩ

͢͜ͱ͕Ͱ͖Δɻզʑ͸νϟϯωϧ਺Λ 16chͱͯ͠

ಡΈग़͠Λ͏ߦɻ

HAWAII-1RGͷۦಈɾಡΈग़͠͸௨ৗɺTeledyne

ΑΓఏ͞ڙΕ͍ͯΔઐ༻ͷಡΈग़͠ճ࿏Ͱ͋ΔSIDE-

CAR ASICΛ༻͍ͯ͏ߦɻ͔͠͠ɺMIMIZUKUͰ

͸ޙड़͢Δཧ༝ʹΑΓɺಠࣗʹ։ൃͨ͠ಡΈग़͠ճ

࿏Λ༻͍Δɻ

16ch 出力

1024 px

1024 px

ਤ 1: ग़ྗνϟϯωϧ਺ 16chͷͱ͖ͷϑϨʔϜͷ෼

ׂํ๏ͱɺͦΕͧΕͷ୹࡭ͰͷಡΈग़͠ํ޲ɻ

2.1 ಡΈग़ؒ࣌͠ʹର͢Δཁٻ

ۙ੺֎ʙதؒ੺֎ઢͰ͸େؾ΍๬ԕ͔ڸΒͷഎܠ

ߟΛ͞ڧ͸์ࣹͷʹࡍଌͷ؍ͳΔͨΊɺ͘ڧ͕ࣹ์

ྀ͢Δඞཁ͕͋Δɻਤ 2ʹࣔ͢Α͏ʹɺMIMIZUKU

NIRόϯυͰ͸௕೾௕ʹͳΔ΄Ͳഎ͘ڧ͕ࣹ์ܠͳ

Δɻྫ͑͹Mόϯυ (4.5–5.0µm)ʹ͓͍ͯഎޫܠʹ

Αͬͯݕग़͕ث full wellʹୡ͢Δؒ࣌͸໿ 120msͰ

͋Δɻ

ҰํɺϐΫηϧϨʔτΛయܕ஋ͷ 100 kHzͱ͠ग़

ྗνϟϯωϧ਺ 16chͰɺ࿈ଓͯ͠ 2ϑϨʔϜΛಡΈ

ग़ͯࠩ͠෼Λग़ྗϑϨʔϜͱ͢Δ CDS (Correlated

Double Sampling)ಡΈग़͠Λ͏ߦͱɺϑϨʔϜϨʔ

τ͸ 1.4 s/frameͱͳΓ MόϯυͰ͸ݕग़͕ث full

wellʹୡ͢Δؒ࣌ΑΓ΋௕͍ɻͦͷͨΊɺಡΈग़͠

ΛΑΓߴ଎ʹ͢Δ͜ͱΛݕ౼͢Δඞཁ͕͋Δɻ

100

102

104

106

108

 2  2.5  3  3.5  4  4.5  5

Ph
ot

on
 fl

ux
 (e
- /s

/µ
m

/p
ix

)

Wavelength (µm)

Atmosphere (T=240K)
Telescope (T=260K)

ਤ 2: TAOαΠτʹ͓͚ΔɺMIMIZUKU NIRόϯ

υͰͷݕग़ث 1 pxʹೖࣹ͢Δେࣹ์ؾͱ๬ԕڸͷ์

ࣹɻେؾͷԹ౓͸ 240Kɺ๬ԕڸͷԹ౓͸ 260Kͱ

Ծఆ͍ͯ͠Δɻ

ಡΈग़͠Λߴ଎ʹ͢Δํ๏ͱͯ͠͸ɺ

• ϐΫηϧϨʔτΛ଎͘͢Δ

• ෦෼ಡΈग़͠Λ͏ߦ

ͷ ͭʹΒΕΔɻ͜ͷ಺ɺϐΫηϧϨʔτ͛ڍ2͕ͭ

͍ͯ͸ϨʔτΛ଎͘͢ΔͱϊΠζ͕͘ߴͳ͍ͬͯ͘

ͱ͍͏ใ͕͋ࠂΔͨΊ (Todo 2015)ɺڐ༰͞ΕΔϊ

Πζྔͱࢹ໺ɺੵ෼ؒ࣌ͷ݉Ͷ߹͍Λ͑ߟͳ͕Βద

੾ͳઃఆΛݕ౼͢Δɻ͜ΕΛ࣮͢ݱΔʹ͸ઃఆΛॊ

ೈʹมߋͰ͖Δඞཁ͕͋ΔͨΊɺզʑͷάϧʔϓͰ

͸ SIDECAR ASIC͸༻͍ͣɺಠࣗʹ։ൃͨ͠ಡΈ

ग़͠ճ࿏ʹΑͬͯ HAWAII-1RGͷۦಈɾಡΈग़͠

Λ͏ߦɻ

2.2 ಡΈग़͠ճ࿏

MIMIZUKUͰ͸ 3ͭͷ೾௕νϟωϧʹରͯ͠൚

༻ͷݕग़ثಡΈग़͠ճ࿏Ͱ͋Δ TAC (TAO Array

Controller)͕։ൃ͞Ε͍ͯΔɻਤ 3ʹࣔ͢Α͏ʹɺ

TAC͸େ͖͘෼͚ͯݕग़ثͷۦಈిѹ΍ΫϩοΫύ

λʔϯͷੜ੒ɾग़ྗΛۦ͏ߦಈ෦ͱɺݕग़͔ثΒग़ྗ

͞ΕͨిѹΛಡΈͩͯ͠σδλϧ஋ʹม͢׵ΔಡΈ

ग़͠෦ͷ 2ͭʹ෼͚ΒΕΔɻ֤෦͸੍ޚ༻ͷ Linux

PCͱγϦΞϧ௨৴Λ͜͏ߦͱͰ੍͞ޚΕΔɻ
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検出器

駆動電圧生成 出力制御

クロック生成

PC

シリアル通信

駆動部

バッファプリアンプローパスフィルタADC

ACカップリング読み出し部

ਤ 3: TACͷಡΈग़͠γεςϜͷ֓ཁɻ

3 ಡΈग़͠ճ࿏ݧࢼ

MUXͷۦಈݧࢼΛ͏ߦલʹɺಡΈग़͠ճ࿏ͷ֤

෦͕ਖ਼ৗʹಈ͍ͯ͠࡞Δ͜ͱΛ֬ೝ͢Δඞཁ͕͋Δɻ

ҎԼɺࠓճ߲ݧࢼͨͬߦ໨ʹ͍ͭͯड़΂Δɻ

3.1 ಈిѹۦثग़ݕಈ෦ɿۦ

HAWAII-1RGʹ͸ۦಈిѹͱͯ͠ 6छྨͷిѹΛ

ҹՃ͢Δඞཁ͕͋Δɻۦಈిѹ͸σδλϧ-Ξφϩά

ίϯόʔλ (DAC)ͷग़ྗిѹΛΦϖΞϯϓʹΑΔ૿

෯ճ࿏Ͱ૿෯͢Δ͜ͱͰಘΒΕɺDACͷग़ྗిѹ஋

͸ PC͔Β੍ޚͰ͖Δɻ֤ిѹ஋͸஋͕نఆ͞Εͯ

͍Δ΋ͷͱҰఆͷൣғͰࣗ༝ʹܾఆͰ͖Δ΋ͷ͕͋

Δ͕ɺࠓճ͸͢΂ͯTeledyne͕࣮ݕͨ͠ࢪग़ݧࢼث

Ͱ࠾༻͞Εͨ஋Λ༻͍ΔɻͦΕͧΕͷग़ྗిѹ஋Λ

ςελʔͰଌΓɺઃܭ௨Γͷग़ྗʹͳ͍ͬͯΔ͜ͱ

Λ֬ೝͨ͠ɻ

3.2 ಈ෦ɿΫϩοΫۦ

HAWAII-1RGͷಡΈग़͠͸޲ํߦɾྻํ޲ͷγϑ

τϨδελΛͦΕͧΕಈ͔͢͜ͱʹΑͬͯߦΘΕΔɻ

γϑτϨδελ͸ΫϩοΫͷೖྗʹΑͬͯಈ͢࡞Δ

ͨΊɺγϑτϨδελΛద੾ʹಈͤ͞࡞ΔͨΊʹ͸

ద੾ͳΫϩοΫύλʔϯΛೖྗ͢Δඞཁ͕͋ΔɻΫ

ϩοΫ͸੍ޚ༻ PCʹೖྗͨ͠ύλʔϯʹ߹Θͤͯ

DAC͕ిѹΛग़ྗ͢Δ͜ͱͰੜ੒͞ΕΔɻग़ྗ͞Ε

ͨΫϩοΫύλʔϯΛΦγϩείʔϓͰݟΔ͜ͱʹ

Αͬͯɺద੾ʹग़ྗ͞Ε͍ͯΔ͜ͱΛ֬ೝͨ͠ɻ

3.3 ಡΈग़͠෦ɿ࿙ΕిྲྀʹΑΔిѹυϦ
ϑτྔධՁ

ಡΈग़͠෦ͷϓϦΞϯϓͷલஈʹ͸ਤ 4ʹࣔ͢Α

͏ͳ ACΧοϓϦϯά༻ͷίϯσϯα͕઀ଓ͞Εͯ

͍ΔɻίϯσϯαͷϓϦΞϯϓଆʹ͸εΠον͕઀

ଓ͞Ε͓ͯΓɺಡΈग़͠Λ͍ͯ͠ͳ͍࣌͸ۃ൘ؒͷ

ిҐࠩΛҰఆʹ͢ΔͨΊʹεΠον͕ ONʹͳͬͯ

͍Δ͕ಡΈग़͠த͸ OFFʹ͢ΔɻεΠον͕ OFF

ͷ࣌ʹ͸ۃ൘͔ΒΘ͔ͣʹ࿙Εిྲྀ͕ൃੜ͓ͯ͠Γ

൘ؒͷిҐ͕ࠩมԽ͢ΔͨΊɺ࿙ΕిྲྀྔΛධՁۃ

ͯ͠ಡΈग़͠தʹεΠονΛOFFʹ͠ଓ͚ͯΑ͍͔

֬ೝ͢Δɻ

ͷग़ྗΛ໛ٖͨ͠Ұఆ஋ͷిѹΛಡΈग़͠ثग़ݕ

෦ʹೖྗ͠ɺεΠονΛOFFʹͨ͠ঢ়ଶͰ 2ຕͷը

૾Λؒ࣌Λ։͚ͯऔಘͯ͠Χ΢ϯτͷதԝ஋ͷࠩΛ

औΔ͜ͱͰ࿙ΕిྲྀྔΛධՁ͢Δɻͦͷ݁Ռɺ࿙Ε

ిྲྀྔ͸໿ 1.7 pAͱੵݟ΋ΒΕͨɻ͜Ε͸ݕग़্ث

ͷిՙ਺ʹ͢ࢉ׵Δͱ 6.6 e−/sͰ͋ΓɺಡΈग़͠த

ͷมԽྔ͸ݕग़ثͷಡΈग़͠ϊΠζ (໿ 10 e−)ΑΓ

΋খ͍͞ɻͦͷͨΊɺ࿙Εిྲྀྔ͸े෼ʹখ͍͞ͱ

Δɻ͑ݴ

Voff

プリアンプ信号入力
カップリング用
コンデンサ

ਤ 4: ϓϦΞϯϓલஈͷ ACΧοϓϦϯάճ࿏ɻ

3.4 ಡΈग़͠෦ɿϓϦΞϯϓ૿෯཰ͷ֬ೝ

ಡΈग़͠෦ʹ͸ݕग़ثͷग़ྗ৴߸Λ૿෯͢ΔͨΊ

ͷϓϦΞϯϓ͕౥͞ࡌΕ͍ͯΔɻ৴߸ൃੜثΛ༻͍

ͯಡΈग़͠෦ʹਖ਼ݭ೾Λೖྗ͠ɺ૿෯཰Λଌఆͯ͠

ઃܭ௨Γͷ૿෯཰ʹͳ͍ͬͯΔ͜ͱΛ֬ೝͨ͠ɻ
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3.5 ಡΈग़͠෦ɿϩʔύεϑΟϧλ

ಡΈग़͠෦ʹ͸ ࣍3 Sallen-keyϑΟϧλ͕౥͞ࡌ

Ε͍ͯΔɻΧοτΦϑ೾௕͸ 2MHzͰ͋ΓɺಡΈग़

͠ͷϐΫηϧϨʔτΛ࠷େ 500 kHzఔ౓ͱͯͦ͠Ε

Ҏ্ͷߴप೾ͷ৴߸ΛϊΠζͱͯ͠ःஅ͢Δ͜ͱΛ

૝ఆ͍ͯ͠ΔɻಡΈग़͠෦ʹਖ਼ݭ೾Λೖྗͯ͠ϑΟ

ϧλͷੑೳΛଌఆͨ݁͠Ռɺਤ 5ʹࣔ͢௨Γઃܭ௨

Γͷಈ࡞Λ֬ೝͨ͠ɻ

 0.01

 0.1

 1

 0.01  0.1  1  10

G
ai

n

Frequency [MHz]

theoretical curve

ਤ 5: ϩʔύεϑΟϧλͷήΠϯͷଌఆ݁Ռɻ

3.6 ಡΈग़͠෦ɿಡΈग़͠ϊΠζͷධՁ

3.3ͱಉ༷ʹಡΈग़͠෦ʹఆిѹΛೖྗͯ͠ಡΈग़

͠Λ͍ߦɺಡΈग़͠෦શମʹΑΔಡΈग़͠ϊΠζͷ

ධՁΛ͏ߦɻը૾ͷग़ྗ 1ch෼ʹ૬౰͢ΔྖҬͷΧ

΢ϯτ஋ͷඪ४ภࠩΛಡΈग़͠ϊΠζͱ͢Δɻଌఆ

ͷ݁ՌɺಡΈग़͠ϊΠζ͸ 11 e− Ͱ͋ͬͨɻ

4 MUXۦಈݧࢼ

ಡΈग़͠ճ࿏͕ઃܭ௨Γʹಈ͢࡞Δ͜ͱ͕֬ೝͰ

͖ͨͨΊɺݕग़ثᝑମʹ HAWAII-1RG MUX ΛΠ

ϯετʔϧ͠ɺৗԹͰͷۦಈݧࢼΛͯͬߦMUX͕

ಈ͍ͯ͠࡞Δ͜ͱΛ֬ೝͨ͠ (ਤ 6 )ɻ

5 Future Works

ͰɺHAWAII-1RGͷಡΈग़͠γεςϜݧճͷ࣮ࠓ

͕ਖ਼ৗʹಈ͍ͯ͠࡞Δ͜ͱΛ֬ೝ͠ɺHAWAII-1RG

ਤ 6: MUXৗԹۦಈݧࢼͰऔಘͨ͠ը૾ɻ

MUXΛৗԹͰۦಈ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ͨɻޙࠓ͸ྫྷ٫

ԼͰͷۦಈݧࢼΛ͍ߦɺݕग़ثͷ֤छੑೳධՁΛਐ

Ί͍ͯ͘༧ఆͰ͋Δɻ·ͨɺಉ࣌ʹಡΈग़ؒ࣌͠ͷ

୹ॖํ๏ʹ͍ͭͯ΋ݕ౼͍ͯ͘͠ɻ

Reference
Todo, F., 2015, म࢜࿦จ
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TES型X線カロリメータの読み出し系の改良

田中 桂悟 (金沢大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

X線マイクロカロリメータは入射する X線光子１つ１つのエネルギーを，素子の温度上昇として計測する
検出器であり，100 mK以下の極低温で動作させることにより，E/∆E>

✿
1000の優れた分光性能を実現する．

中でも TES型は，超伝導遷移端を高感度の温度計として利用することにより，さらなる分光性能の向上と，
大規模アレイ化が期待できることから，X線天文学における次世代精密分光装置として最も注目されている。
我々は将来の X 線天文衛星への搭載を念頭に置き，微小重力下で <

✿
100 mK の極低温を実現できる断熱消

磁冷凍機 (ADR)をカロリメータと一体で開発しており，これまでに 5.9 keVの X線に対して 3.8± 0.4 eV

(FWHM)のエネルギー分解能を実現している．エネルギー分解能を制限している原因について詳しく調べ
たところ，数百 Hzの周波数帯域における読み出し系（TES素子の信号読み出しに使用している SQUID電
流計とその後段の増幅回路）の雑音が大きいことが原因であることが分かった．そこで，SQUID電流計を数
百 Hzの周波数帯で低ノイズのものに変更し，さらに後段の増幅回路を見直して，雑音の低減に取り組んだ．

1 はじめに
銀河団は数百～数千の銀河，∼ 108 Kの高温プラ
ズマを束縛している宇宙最大の天体である．銀河団
は小さな銀河団同士の衝突，合体を経て成長したと
考えられているが，観測的には明らかになっていな
い．これを明らかにするためには，X線輝線のドップ
ラー効果によるエネルギーシフトを捉えることによ
り，高温プラズマの運動を精密（∼ 100 km s−1）に
測定することが有効である．分光性能の高い検出器
としては回折格子も考えられるが，銀河団のような
広がった天体では分光性能が劣化してしまう．X線
マイクロカロリメータのような非分散型の精密分光
装置が必要である．

X 線マイクロカロリメータは入射 X 線光子 1

つ 1 つのエネルギーを素子の温度上昇として検
出し，∼100 mK 以下で動作させることにより，
E/∆E>

✿
1000 の優れた分光性能を実現する．図 1に

カロリメータの模式図を示す．吸収体に X線光子が
入射すると吸収体の温度がわずかに上昇する．この
時のわずかな温度上昇を温度計で読み取ることで，X
線光子のエネルギーを測定する．吸収体が得た熱は
＜ 100 mKの熱浴に流れることにより熱平衡状態に
戻る．カロリメータの原理的なエネルギー分解能は，

図 1: カロリメータの模式図

素子の温度揺らぎと温度計の熱雑音で決まり，半値
全幅（FWHM）で

∆EFWHM = 2.35

√
kBT 2C

α
(1)

と表される．ここで αは温度計の感度を表しており，
α = dlogR

dlogT と定義される．吸収体の熱容量 C は温度
を下げるほど小さくなるので，この式は T，αに強
く依存することになる．従って，優れたエネルギー
分解能を実現するためには極低温 (T ∼ 100 mK)

で動作させ，高感度の温度計を使用する必要があ
る．2016 年に打ち上げられたひとみ衛星の軟 X 線
分光検出器 (SXS) では半導体サーミスタを用いた
X 線マイクロカロリメータが搭載され，軌道上で
4.9 eV@5.9 keV のエネルギー分解能を実現してい
る (The Hitomi collaboration 2016)．
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TES(Transition Edge Sensor)型 X線マイクロカ
ロリメータは超伝導体が超伝導から常伝導に遷移す
る際の急激な抵抗変化（図 2）を高感度の温度計とし
て利用する (α = 100−1000)．ダークバリオン探査を
目指すDIOS衛星はTES型X線マイクロカロリメー
タを搭載する予定であり (Ohashi et al. 2012)，我々
は JAXA宇宙科学研究所や首都大学東京のグループ
と協力して開発を進めている．

図 2: TESの抵抗-温度特性

TESの超伝導遷移端の幅は数mKであり，その範
囲内で動作させる必要がある．従来の半導体温度計
のように定電流バイアスで動作させると，わずかな
温度上昇に対して抵抗値が急激に上昇するため発熱
量がさらに増加するという正のフィードバックがか
かってしまい，動作点を安定に保つのが困難である．
そこで図 3のように動作点でのTESの抵抗よりも十
分に小さいシャント抵抗RsをTESと並列に挿入し，
定電流で動作させることにより，擬似的に定電圧バ
イアスを実現する．定常状態においては，TES側に
電流が流れてそれによる発熱で素子を超伝導遷移端
に保つ．TES素子にX線が入射すると，TESの抵抗
値が急激に上昇するため，電流はシャント抵抗側に
流れることになり，TESの発熱が抑えられる．これ
により強い負の電熱フィードバックをかけることに
なり，動作点を安定に保つことができる．このとき
の電流値の変化を SQUID (超伝導量子干渉素子)を
用いて測定する．

図 3: TES動作回路

SQUIDはジョセフソン効果を用いた微小電流測定
素子であり，我々が用いている素子は超伝導体とし
てNbを使用しているため LHe温度以下で動作する．
TESに直列につながった input coilを流れる電流が
変化すると，SQUID リング内を貫く磁束が変化す
る．この時生じるジョセフソン結合間の電位差の変
化を室温の増幅回路で増幅して出力する．SQUIDの
入力-出力間の線形性は SQUIDの周期性から制限が
ある．そこで，広い入力に対して線型性を確保する
ために負のフィードバックをかけて SQUIDへの実
質入力を抑える (図 4)．

図 4: SQUID動作回路
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2 エネルギー分解能とその制限
現在我々が動作環境の評価に使用しているTES素
子は首都大学東京で製作された TMU146-4dである．
この素子は 4×4の 16ピクセルでアレイ化されており，
各単素子は 200 µm角の Ti (超伝導金属)と Au (常
伝導金属)の 2層薄膜の上に 120 µm角のAu吸収体
が乗っている構造である．図 5に示すように，6 keV

のX線に対して 3.8±0.4 eV (FWHM)のエネルギー
分解能を達成している (神谷修論)．これはASTRO-

H SXSを上回る分光性能である．ただし，同じ素子
を使って首都大希釈冷凍機上では 2.8 eV (FWHM)

の性能が確認れており (Akamatsu et al. 2009)，我々
の ADRにはまだ改善の余地がある．

図 5: 55Fe線源を使って得られたエネルギースペク
トル

動作点におけるノイズのパワースペクトルとそれ
を成分に分解したものを図 6に示す．TMU146-4dの
パルスの時定数は 0.28 msであり，エネルギー分解能
には，数百Hzの周波数帯域が最も重要である．読み
出し系のノイズスペクトル (図 6中の緑線)は，10–

40 kHzの周波数帯では∼ 15 pA/
√
Hzまで抑えられ

ているが，∼3 kHz以下では大きくなっており，これ
がエネルギー分解能に効いていることが予想される．
実際，各ノイズのエネルギー分解能への寄与を評価
すると，3.8 eVのうち 3.0 eVが読み出し系の寄与で
あることがわかった．

図 6: 動作点におけるノイズのパワースペクトル (黒
線)．緑は別に計測した読み出し系のノイズスペクト
ル，マゼンタの実線と青の実践はそれぞれフォノン
ノイズとTESのジョンソンノイズ，点線はその超過
成分，赤が各成分の二乗和平方根である．黒と赤が
合うように，超過成分の大きさを決めている．

3 SQUID素子の変更
これまで使用してきた SQUID 素子 (240SSA) は

0.1 k–3 kHzにおけるノイズレベルが高く，分解能を
制限する要因になっていた．そこでこの周波数帯域で
もノイズレベルが低い宇宙科学研究所製作の ISAS-

J32を用いてノイズスペクトルの評価を行った．
ISAS-J32は TESの大規模アレイ化を念頭に置い

て開発された低発熱の SQUIDである (Sakai 2016)．
発熱量が 20 nWと低いため，TESと同じ極低温ス
テージで動作させやすく，TESと SQUIIDの間の配
線を短くすることができるというメリットもある．

240SSA
設置箇所

2重磁気シールド
内側：超伝導体
外側：強磁性体

液体Heタンク(~2 K)

検出器ステージ(~100 mK)
TES
ISAS-J32
設置箇所

ヒートスイッチ

磁性体カプセル

超伝導マグネット

SiFeの強磁性体
シールド

Si

超伝導

ヒートヒートスイッチ

超伝導
マグネット

磁気シールド

図 7: 各 SQUIDの設置箇所
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240SSA を 2 K で動作させた時と ISAS-J32 を
80 mKで動作させた時のノイズスペクトルを図 8に
示す．0.1 k–3 kHzにおけるノイズスペクトルを比較
すると，240SSAの方は∼3 kHz以下で大きく盛り上
がり，100 Hzでは 60 pA/

√
Hzにまで大きくなって

いる．一方 ISAS-J32では，1 kH以上の帯域ではフ
ラットで 100 Hzでも 26 pA/

√
Hzと低く抑えること

ができた．

図 8: SQUID素子によるノイズスペクトルの違い

4 後段増幅回路の改良
SQUIDの評価と並行して，室温部の増幅回路につ
いても見直しを進めている．SQUIDの増幅回路であ
るヘッドアンプの基板には各入力端に電流制限用の
50 Ω の抵抗が挿入されている．だが，実測と Spice

による計算の比較により，これらの抵抗におけるジョ
ンソンノイズが比較的大きな寄与を持っていること
がわかった．そもそも SQUIDが設置されている極
低温ステージから室温にあるヘッドアンプの間には
∼60 Ωの配線抵抗が存在するので（図 9），電流制
限抵抗は不要であると考え，この抵抗を取り除いて
ISAS-J32を動作させた．その結果，出力，動作とも
に電流制限抵抗の有無で違いはなく，ノイズレベル
を 5％程度下げることができた．それ以外の最適化
についても，現在検討を進めている．

図 9: SQUID～ヘッドアンプ間の抵抗

5 まとめ
TESの分解能に寄与する 0.1 k–3 kHzの周波数帯

のノイズを削減するために，TESの信号読み出しに
用いている SQUIDを＜ 3 kHzの低周波領域でも低
ノイズのものに変更し，∼100 mKの極低温ステージ
で動作させることで，0.1 k–3 kHzのノイズレベルを
大きく低減することができた．また室温の後段増幅
回路の電流制限抵抗を見直すことにより，ノイズレ
ベルをさらに 5 ％ほど削減することができた．現在
この動作環境でTESを動作させて，エネルギー分解
能を評価する実験を進めている．また ISAS-J32に最
適な増幅率を考察し，後段増幅回路の改良を図って
いく．

Reference

The Hitomi collaboration. 2016, Nature, 535, 117-121

T.Ohashi et al. 2012, SPIE, 8443, 844319

H.Akamatsu et al. 2009, AIPC, 1185, 191

神谷賢太，修士論文「断熱消磁冷凍機上での TES型 X線
マイクロカロリメータの最適動作に向けた研究」，金沢大
学，2016

K.Sakai, Doctor’s thesis, Tokyo, 2014



97

目次へ

a20

FORCE 高角度分解能硬X線望遠鏡に向
けた基板成膜による変形の調査

名古屋大学
M1 中野慎也



98

2016೥౓ ୈ 46ճ ఱจɾఱମ෺ཧएखՆͷֶߍ

FORCE ͷௐࠪܗ൘੒ບʹΑΔมج͚ͨ޲ʹڸXઢ๬ԕߗ౓෼ղೳ֯ߴ

த໺ ৻໵ ԰େֶେֶӃݹ໊) ཧֶڀݚՊ)

Abstract

ɹଟ͘ͷۜՏத৺ʹɺ࠷େ 10 ԯଠཅ࣭ྔ΋ͷ௒ڊେϒϥοΫϗʔϧͷ׆ಈ͕ݟΒΕ͍ͯΔ͕ɺͦΕͷ੒௕

աఔ͸Ӊ஦෺ཧֶͷಾͷͻͱͭͰ͋ΔɻখܕӴ੕ܭը FORCE ͸ɺ͜ͷಾͷղ໌Λओ໨తͱ͠ɺ1ʙ80 keV

ͷΤωϧΪʔଳҬʹ͓͍ͯɺ15 ඵ֯ (HPD) ҎԼͷ֯ߴ౓෼ղೳͰ૾ࡱ෼ޫ؍ଌ͢Δɻେ༗ޮ໘ੵͱ֯ߴ౓

෼ղೳͷཱ͕྆ඞཁͳ FORCE Ͱ͸ɺബ͍൓ࣹجڸ൘Λಉ৺ԁঢ়ʹଟ਺഑ஔͨ͠ଟॏബ൘ܕWolter-I ޫֶ

ΕΔɻ͜Ε·Ͱͷͱ͜Ζɺബ൘Ψ͞ٻঢ়ਫ਼౓͕ཁܗ͍ߴ͸ʹڸͷͨΊ൓ࣹݱ౓෼ղೳ࣮֯ߴΔɻ͢༺࠾Λܥ

ϥεΛجͨͬ࢖൘ࣗ਎Ͱ͸ɺ֯౓෼ղೳ 15 ඵ֯Λຬͨ͢ܗঢ়ਫ਼౓͕ୡ੒͞Ε͍ͯΔɻ͔͠͠ɺX ઢ൓ࣹڸ

ͱͯ͠ബ͍ج൘ʹ਺ඦʙ਺ઍÅͷۚଐບΛ੒ບ͢Δͱບͷ಺෦ԠྗʹΑΓ෼֯Φʔμʔ·Ͱܗঢ়͕ѱԽͯ͠

͠·͏ɻ

ɹຊڀݚͰ͸ɺബ͍൓ࣹڸͰ֯౓෼ղೳ 10 ඵ֯Λ࣮͢ݱΔͨΊɺ੒ບʹΑΔมܗΛे෼ʹ཈͑Δํ๏ͷ֬

ཱΛ໨͢ࢦɻ·ͣɺບͷੑ࣭Λௐ΂ΔͨΊʹɺ30 mm ʷ 70 mm ͷബ൘Ψϥε (0.21 mm ް) ʹ X ઢ൓ࣹ

ΘΕ͏Δ࢖Ͱڸ Pt ୯૚ບɺlr ୯૚ບ͓Αͼ Ni(90% )+V(10% ) ߹ۚͷ୯૚ບΛ੒ບͨ͠ɻͦͷ݁ՌɺPt

͓Αͼ lr ୯૚ບͰ͸ಥͬுΔํ޲ɺNiV ୯૚ບͰ͸ॖΉํ޲ʹԠྗ͕ൃੜ͠ɺബ൘Ψϥεʹม͕ܗੜͨ͡ɻ

·ͨɺ಺෦Ԡྗ͕ܦ೥มԽ͢Δ͜ͱ΋໌Β͔ʹͨ͠ɻ࣍ʹɺΨϥεͷ྆໘ʹ൓ࣹບΛ੒ບ͢Δ͜ͱͰɺมܗ

Λଧͪফ͢ํ๏ΛࢼΈͨ݁Ռɺม͕ܗ 1/5 ҎԼʹ཈͑ΒΕͨɻ·ͨɺϒϥοά൓ࣹΛར༻ͯ͠ߗ X ઢΛ൓

ࣹͤ͞ΔͨΊʹඞཁͳॏݩૉͱܰݩૉΛަޓʹ੒ບ͢Δଟ૚ບʹ͍ͭͯ΋มྔܗΛධՁͨ݁͠Ռɺॏݩૉ͕

઎ΊΔް͞ͷׂ߹͕͓Αͦ 0.4 Ͱม࠷͕ܗখͱͳͬͨɻຊߨԋͰ͸ɺPt ୯૚ບΛ NASA/GSFC Ͱ࡞੡͞Ε

ͨWolter Δɻ͢ࠂ΋ใ͍ͯͭʹྔܗͷมࡍ൘ʹ੒ບͨ͠جͷΨϥεܕ

1 ܠഎڀݚ

1.1 FORCEܭը

ଟ͘ͷۜՏத৺ʹɺ࠷େ 10ԯଠཅ࣭ྔ΋ͷ௒ڊେ

ϒϥοΫϗʔϧʢSMBHʣͷ׆ಈ͕ݟΒΕ͍ͯΔ͕ɺ

SMBH͕ͲͷΑ͏ʹܗ੒͞Ε੒௕͖͔ͯͨ͠͸ಾͰ

͋ΔɻখܕӴ੕ܭը FORCE͸ɺ͜ͷಾͷղ໌͕ओ

ͳՊֶ໨తͰ͋Δɻ෺࣭͕ SMBHʹམͪࠐΉࡍʹॏ

ྗΤωϧΪʔΛղ์͢Δ͜ͱͰ໌Δً͘͘׆ಈۜՏ

֩ (AGN)ͦ͜ɺSMBHͷ੒௕࢓૊ΈΛཧղ͢Δ্

ͰݤͱͳΔɻΨε΍ਖʹਂ͘ຒ΋ΕͨAGNΛཧղ͢

ΔͨΊɺߗ Xઢ؍ଌ͕ॏཁͱͳΔɻFORCEܭըͰ

͸ɺബ͍൓ࣹجڸ൘Λಉ৺ԁঢ়ʹଟ਺഑ஔͨ͠ଟॏ

ബ൘ܕWolter-I ܥֶޫ (ਤ 1)Λ࠾༻͠ɺ1ʙ80 keV

ͷΤωϧΪʔଳҬʹ͓͍ͯɺ15 ඵ֯ (HPD) ҎԼͷ

ɻ͏ߦଌΛ؍෼ޫ૾ࡱ౓෼ղೳͰ֯ߴ

ਤ 1: ଟॏബ൘ܕWolter-Iܕ Xઢ๬ԕڸͷஅ໘ਤ

1.2 FORCE౥ࡌXઢ๬ԕڸ

ঢ়ਫ਼౓ܗ͍ߴ͸ʹڸͷͨΊ൓ࣹݱ౓෼ղೳ࣮֯ߴ

͕ཁ͞ٻΕΔɻ͜Ε·Ͱͷͱ͜Ζɺബ൘ΨϥεΛͬ࢖

൘ࣗ਎Ͱ͸ɺ֯౓෼ղೳجͨ 10 ඵ֯Λຬͨ͢ܗঢ়ਫ਼

౓͕ୡ੒͞Ε͍ͯΔɻ͔͠͠ɺX ઢ൓ࣹڸͱͯ͠ബ

൘ʹ਺ඦʙ਺ઍÅͷۚଐບΛ੒ບ͢Δͱບͷ಺ج͍

෦ԠྗʹΑΓ෼֯Φʔμʔ·Ͱܗঢ়͕ѱԽͯ͠͠·

͏ͱ͍͏ใ͕͋ࠂΔɻຊڀݚͰ͸ɺബ͍൓ࣹڸͰ֯
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౓෼ղೳ 10 ඵ֯Λ࣮͢ݱΔͨΊɺ੒ບʹΑΔมܗΛ

े෼ʹ཈͑Δํ๏ͷཱ֬Λ໨͢ࢦɻ

2 ಺༰ͱ݁Ռڀݚ

2.1 ๬ԕجڸ൘αϯϓϧ΁ͷ੒ບ

੒ບલޙͷ X ઢ๬ԕڸͰ࢖༻͢Δബ͍൓ࣹجڸ

൘ͷมྔܗͷ֬ೝΛͨͬߦɻNASA Goddard Space

Flight Center Ͱ࡞੡͞ΕͨΨϥεج൘ (0.4 mmްɺ

͞ߴ 200 mmɺφ 289 mmͷ 1/12 ԁप෼ͷWolter-I

ʹ(ܕ 670 Åͷ PtΛ੒ບͨ͠ޙͱલͰͷ฼ઢܗঢ়ଌ

ఆ݁ՌΛਤ 2ʹࣔ͢ɻ·ͨɺܗঢ়ଌఆͷ༷ࢠΛਤ 3ʹ

ࣔ͢ɻ੒ບલޙͷ฼ઢܗঢ়ͷ RMS͸ɺ0.44 ± 0.35

µmͱͳͬͨ (Τϥʔ͸ଌఆͷੑݱ࠶Λࣔ͢)ɻ·ͨɺ

ΓΛ͕޿Λೖࣹͤͨ͞ͱ͖ͷޫߦΒɺฏ͔͖܏ͷࠩ࢒

Ίͯٻ HPW(൒஋෯ɿશσʔλͷฏۉΛத৺ͱͯ͠

શ਺ͷ 50% ͕ೖΔ෯)Λ͢ࢉܭΔͱ 2ճ൓ࣹͰ 16.7

ඵ֯ͱͳͬͨɻ͜Ε͸ɺ໨ඪͱ͍ͯ͠Δ֯౓෼ղೳ

10ඵ֯ΑΓ΋ѱ͔ͬͨɻ

ਤ 2: ੒ບલͱޙͰͷج൘฼ઢଌఆ݁Ռɻ֬ੑݱ࠶ೝ

ͷͨΊͦΕͧΕ 3ճଌఆΛͨͬߦ (্)ɻ੒ບޙฏۉ

ͱ੒ບલฏۉͱͷࠩ࢒ (Լ)ɻ

ਤ 3: ബ൘Ψϥεج൘ͷܗঢ়ଌఆͷ༷ࢠ

2.2 ബ൘ΨϥεখยͰͷບͷੑ࣭ௐࠪ

30 mm ʷ 70 mm ͷখยαϯϓϧ (0.21 mm ް)

ʹ X ઢ൓ࣹڸͰ࢖ΘΕ͏Δ Pt ୯૚ບɺlr୯૚ບ͓

ΑͼNi(90% )+V(10% ) ߹ۚͷ୯૚ບΛ੒ບ͠ɺਤ

4ͷΑ͏ʹখยαϯϓϧΛยͪ࣋ྊʹͯݻఆ͠ɺࡾ

ੑݱ࠶Λ֬ೝͨ͠ɻ·ͨɺྔܗͰมثঢ়ଌఆܗݩ࣍

ͷ֬ೝͷͨΊʹಉ͡Α͏ʹෳ਺ճଌఆΛͨͬߦɻ

ਤ 5ΑΓബ൘Ψϥεখยαϯϓϧʹ 200 Åͷ pt୯

૚ບΛ੒ບ͢Δ͜ͱͰɺখยαϯϓϧ͕ͨΘΉ͜ͱ

͕֬ೝͰ͖ͨɻਤ 6ʹ PtɺlrɺNi90% + V10%ͷ෺

࣭ɾບް͝ͱͷ੒ບʹΑΔมྔܗΛࣔ͢ɻ͜ͷ݁Ռ

͔ΒɺPtͱ lrͰ͸ບ͕ಥͬுΔํ޲ʹม͠ܗɺNiV

߹ۚ͸ບ͕ҾͬுΔํ޲ʹม͢ܗΔ͜ͱ͕෼͔ͬͨɻ

ਤ 7ʹ lr୯૚ບ (340 Å)ʹ͍ͭͯ੒ບޙͷܗঢ়ͷ

໿ޙมԽΛࣔͨ͠ɻͦͷ݁Ռɺ੒ບؒ࣌ ·ؒ࣌1700

Ͱʹɺ໿ 20% ͷม͕ܗ؇࿨͞Εͨɻ·ͨɺࢦ਺ؔ਺

తͳݮগΛԾఆ͢ΔͱɺԠྗ؇࿨ͷλΠϜεέʔϧ

͸ 87+3
−7 hrͰ͋ͬͨɻ
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ਤ 4: ബ൘Ψϥεখยαϯϓϧͷܗঢ়ଌఆͷ༷ࢠ

ਤ 5: ബ൘Ψϥεখยαϯϓϧʹ 200 Åͷ pt୯૚ບ

Λ੒ບͨ͠ޙͱ੒ບલͷܗঢ়ɻ

ਤ 6: ෺࣭ɾບް͝ͱͷมྔܗɻΤϥʔόʔ͸ଌఆͷ

ੑݱ࠶ (1σ)Λࣔ͢ɻ

ਤ 7: lr୯૚ບ (340 Å)ͷมܗͷܦ೥มԽɻΤϥʔ

όʔ͸ଌఆͷੑݱ࠶ (1σ)Λࣔ͢ɻ

ΛଧܗɺΨϥεͷ྆໘ʹ൓ࣹບΛ੒ບ͠ɺมʹ࣍

ͪফ͢ํ๏ΛࢼΈͨɻ200 Åͷ lrΛബ൘Ψϥεখย

αϯϓϧʹ੒ບ͠ɺഎ໘ʹ΋ಉ͘͡ 200 Åͷ lrΛ੒

ບ͠ਤ 4ͱಉ͡ํ๏ͰมྔܗΛධՁͨ͠ɻͦͷ݁Ռ

Λਤ 8ʹࣔ͢ɻ200 Åͷ lrΛ੒ບͨ͜͠ͱͰɺ੒ບ

લʹൺ΂ 64 µmͨΘΜͩɻҰํɺ྆໘ʹ 200 Åͷ lr

Λ੒ບͨ͜͠ͱͰɺ੒ບલʹൺ΂ 12 µm൓ͬͨɻ͜

ΕΒ͔Βɺ྆໘ʹ੒ບ͢Δ͜ͱͰɺมܗΛ 1/5཈͑

Δ͜ͱ͕Ͱ͖ͨɻ

ਤ 8: ੒ບલ (྘)ɺද໘੒ບޙ ʹɺ͞Βʹഎ໘(ࢵ)

΋੒ບޙ (੨)ͷج൘ܗঢ় (্͕੒ບ໘)

ߗͯ͠༺ɺϒϥοΫ൓ࣹΛརʹޙ࠷ X ઢΛ൓ࣹ͞

ͤΔͨΊʹඞཁͳॏݩૉ (lr)ͱܰݩૉ (C)Λަޓʹ

੒ບ͢Δଟ૚ບʹ͍ͭͯɺॏݩૉͷׂ߹ΛมԽͤ͞

ͨͱ͖ͷมྔܗΛਤ 4ͱಉ͡ํ๏ͰධՁͨ͠ɻ͜ͷ

ɺਤ࣌ 9ͷΑ͏ʹɺബ൘Ψϥεখยαϯϓϧʹ 1૚
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ͷް͞Λ 40 ÅͰશ 30૚ͷ lr/Cଟ૚ບΛ੒ບͨ͠ɻ

͞Βʹɺੑݱ࠶ͷ֬ೝͷͨΊʹಉ͡Α͏ʹෳ਺ճଌ

ఆΛͨͬߦɻͦͷ݁ՌΛਤ 10ʹࣔ͢ɻॏݩૉͷׂ߹

(Γ)͕઎ΊΔׂ߹͕͓Αͦ 0.4Ͱม࠷͕ܗখͱͳͬͨɻ

Γ = 0.4͸ͻͱΈӴ੕ʹ౥͞ࡌΕͨߗ Xઢ๬ԕڸͰ

΋࠾༻͞Εద͍ͯ͠Δɻ

ਤ 9: ੒ͨ͠࡞ lr/Cͷଟ૚ບͷߏ੒

ਤ 10: ॏݩૉൺ (Γ)͝ͱͷมྔܗ (µm)ɻΤϥʔόʔ

͸ଌఆͷੑݱ࠶ (1σ)Λࣔ͢ɻ

3 ·ͱΊͱ࡯ߟ

ബ͍൓ࣹڸͰ֯౓෼ղೳ 10 ඵ֯Λ࣮͢ݱΔͨΊɺ

੒ບʹΑΔมܗΛे෼ʹ཈͑Δํ๏ͷཱ֬Λ໨͠ࢦ

ͯɺബ൘Ψϥεج൘ͷ੒ບʹΑΔܗঢ়มԽྔΛௐ΂

ͨɻͦͷ݁Ռɺ੒ບલͱޙͰͷ฼ઢܗঢ়ͷ RMS͸

0.44 ± 0.35 µm(Τϥʔ͸ଌఆͷੑݱ࠶Λࣔ͢) ͱ

ͳͬͨɻ੒ບલͱޙͰͷ฼ઢܗঢ়ͷࠩ࢒ͷ͔͖܏Βɺ

HPW͕ 2ճ൓ࣹͰ 16.7ඵ֯ͱࢉग़͞Εɺ໨ඪͰ͋

Δ 10ඵ֯ΑΓ΋ѱ͍݁Ռͱͳͬͨɻ

ບͷੑ࣭Λௐ΂ΔͨΊʹബ൘Ψϥεখยαϯϓϧ

ʹ PtɺlrɺNi90% + V10%ͷ୯૚ບΛ੒ບ͠ɺมܗ

ྔΛ֬ೝͨ͠ɻͦͷ݁ՌɺPt ͱ lr Ͱ͸ບ͕ಥͬு

Δํ޲ɺNiV߹ۚ͸ບ͕ҾͬுΔํ޲ʹม͢ܗΔ͜

ͱ͕෼͔ͬͨɻ·ͨɺlr୯૚ບ (340 Å)͕੒ບޙ໿

Ͱʹɺ໿·ؒ࣌1700 20% ͷม͕ܗ؇࿨͞Εͨ͜ͱ

͕෼͔ͬͨɻ

ບͷมܗΛ཈͑ΔͨΊʹɺബ൘Ψϥεখยαϯϓ

ϧͷ྆໘ʹ lr୯૚ບ (200 Å)Λ੒ບͨ݁͠Ռɺ྆໘

ʹ੒ບ͢Δ͜ͱͰɺม͕ܗ 1/5཈͑Δ͜ͱ͕Ͱ͖ͨɻ

ߗ Xઢ๬ԕڸʹඞਢͱͳΔଟ૚ບΛ੡ບͨ͠ࡍͷ

มྔܗΛධՁͨ݁͠Ռɺॏݩૉ͕઎ΊΔׂ߹ (Γ)͕

͓Αͦ 0.4Ͱม࠷͕ܗখͱͳͬͨɻ

ͷ՝୊ͱͯ͠ɺ໨ඪͰ͋Δ֯౓෼ղೳޙࠓ 10ඵ֯

Λ࣮͢ݱΔͨΊʹɺബ൘Ψϥεج൘ʹ੒ບͨ͠ޙͷ

ݱ࠶ঢ়มԽΛ཈͑Δख๏Λཱ֬͢Δ͜ͱͱଌఆͷܗ

ੑͷ্͕޲ඞཁͰ͋Δɻ
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ཪ໘রࣹܕXઢSOIϐΫηϧݕग़ثͷೈXઢੑೳධՁ

ྛ लً ౎େֶେֶӃژ) ཧֶڀݚՊ)

Abstract

զʑ͸ɺੈ࣍୅ͷ XઢఱจӴ੕ʮFORCEʯ౥ࡌ༧ఆͰ͋Δ Xઢ༻ SOIϐΫηϧݕग़ثʮXRPIXʯΛ։

ൃ͍ͯ͠ΔɻXRPIX ͸ɺSOI (Silicon On Insulator)ٕज़Λ༻͍ͨݕग़෦ɾಡΈग़͠ճ࿏Ұମܕͷݕग़ثͰ

͋Δɻ֤ϐΫηϧʹώοτλΠϛϯάΛग़ྗͤ͞ΔΠϕϯττϦΨʔػೳΛඋ͑Δ͜ͱͰɺ∼ 10 µs ͷؒ࣌

෼ղೳΛ࣮͢ݱΔɻ͜Ε͸ɺXઢ CCDͷؒ࣌෼ղೳ ∼਺ s Λେ্͖͘ճΓɺඇ XઢόοΫάϥ΢ϯυΛ

আ͢ڈΔ൓ಉܭ࣌਺๏Λ༻͍Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ͞Βʹɺೈ Xઢײ౓ͷ্޲ͷͨΊཪ໘রࣹܕૉࢠΛ։ൃ͠ɺ

XRPIX ͸ 0.5–40 keV ͷ޿ଳҬ૾ࡱ෼ޫΛ࣮͢ݱΔɻXRPIX ͷද໘ʹ͸ 10 µmఔ౓ͷճ࿏૚͕ଘ͢ࡏΔ

ͨΊɺද໘রࣹܕͷ؍ଌํ๏Ͱ͸ೈXઢݕग़͕ࠔ೉Ͱ͋Δɻ͜ͷͨΊɺෆײ૚ͷബ͍ཪ໘রࣹܕૉࢠͷ։ൃ͕

ඞਢͰ͋Δɻෆײ૚Λখ͘͢͞Δ͜ͱΛ໨తʹɺXRPIX2b ͱݺ͹ΕΔૉࢠʹ Chemical Vapor Deposition

(CVD)ͱ͍͏ํ๏Ͱཪ໘ॲཧΛͨͬߦɻຊߨԋͰ͸ɺ͜ͷ XRPIX2b-CVDͷཪ໘ͷੑೳධՁΛ͓͜ͳ͏ɻ

1 Introduction

ɺXࡏݱ ઢఱจӴ੕ͷओྲྀݕग़ثͰ͋Δ Charge

Coupled Device (CCD) ͸ɺΤωϧΪʔ෼ղೳ

(∼ 130 eV in FWHM at 6 keV) ͱҐஔ෼ղೳ

(20 µm/pixel) Ͱ༏ΕͨੑೳΛ͍ͯͬ࣋Δ [1]ɻ͔͠

͠ɺCCD ͸ిՙసૹΛ͠ͳ͕ΒಡΈग़͠Λߏ͏ߦ

଄ͷͨΊɺؒ࣌෼ղೳ͕ѱ͘ɺ∼਺ s Ͱ͋Δɻ͜ͷ

ͨΊɺܹ͍ؒ࣌͠มಈͷఱମݱ৅ͷ؍ଌ͕ෆՄೳͰ

͋Δɻ·ͨɺ10 keVҎ্ͷΤωϧΪʔଳҬͰࢧ഑త

ͳඇ XઢόοΫάϥ΢ϯυͷআ͕ڈͰ͖ͳ͍ͨΊɺ

ଌՄೳͳΤωϧΪʔଳҬ͕؍ 0.5–10 keV ͞ݶ੍ʹ

ΕΔɻ

X-ray SOIPIX with Active Shield

Onboard Processor 
 ● Anti-coincidence (NXB rejection) 
 ● Hit-pattern Selection (NXB rejection) 
 ● Direct Pixel Access (X-ray Readout)

SOIPIX  
Stack

Field of View
Cosmic Ray 

(Non-Xray-BG)

Active  
Shield

X-ray  
Hard  Soft 

ਤ 1: ൓ಉܭ࣌਺๏ͷ֓೦ਤ

ͦ͜Ͱզʑ͸ɺSOI (Silicon On Insulator)ٕज़Λ

Ͱ͋Δثग़ݕͷܕग़෦ɾಡΈग़͠ճ࿏Ұମݕ͍ͨ༺

ʮXRPIXʯΛ։ൃ͍ͯ͠Δ [2]ɻXRPIX ͸ɺಉ͡ϐ

Ϋηϧܕͷ Si ൒ಋମݕग़ثͱͯ͠ɺCCD ͱಉ༷ʹ

଴Ͱ͖ظҐஔ෼ղೳ͕͍ߴΤωϧΪʔ෼ղೳɺ͍ߴ

Δɻ͞Βʹɺ֤ϐΫηϧʹώοτλΠϛϯάΛग़ྗ͞

ͤΔΠϕϯττϦΨʔػೳΛඋ͑Δ͜ͱͰɺ∼ 10 µs

ͷؒ࣌෼ղೳΛ࣮͢ݱΔɻ͜ͷ͜ͱʹΑΓɺݕग़ث

ͷपғΛΞΫςΟϒγʔϧυͰғΉ͜ͱͰɺඇ Xઢ

όοΫάϥ΢ϯυΛআ͢ڈΔ൓ಉܭ࣌਺๏Λ༻͍Δ

͜ͱ͕Ͱ͖Δ (ਤ 1)ɻ͞ΒʹɺޙͰड़΂Δཪ໘রࣹ

ͷಋೖʹΑΓɺXRPIXࢠૉܕ ͸ 0.5–40 keV ͷ޿ଳ

Ҭ૾ࡱ෼ޫΛ࣮͢ݱΔɻ

XRPIX ͸௿ൺ఍߅ͷ Si Λ༻͍ͨബ͍ CMOS ಡ

1 pixel size
p+ (sense-node)

Buried p-well

Back Bias Voltage

n type Si substrate
(full depleted)

Signal

Al X-ray

+
+
+
–– –

Sensor layer

Insulator
0.2 µm

CMOS circuit
10 µm

>70 µm

Si sensor 
layer 

(~100 um)

circuity 
layer 

(~10 um)

CVD処理を裏面に行いSiO2を蒸着させる

ਤ 2: XRPIX2b-CVDͷஅ໘ਤ
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Έग़͠ճ࿏૚ (∼ 10 µm)ɺburied oxide (BOX) ૚

(ઈԑମ; ∼ 200 nm)ɺߴൺ఍߅ͷް͍ Si ηϯαʔ૚

Ͱܗ੒͞ΕΔ (ਤ 2)ɻ֤ʑͷϐΫηϧʹ͸ճ࿏૚ͱ

ηϯαʔ૚Λ݁ͼ͚ͭΔηϯεϊʔυ (p+) ͕͋Γɺ

ηϯαʔ૚ͰूΊΒΕͨిՙ͸ճ࿏૚ʹӡ͹ΕΔɻ

·ͨɺCMOS ճ࿏ʹ͓͚ΔόοΫήʔτޮՌΛ཈੍

͢ΔͨΊɺηϯεϊʔυͷ·ΘΓʹ͸ BPW (buried

p-well) Λܗ੒͍ͯ͠Δɻ

XRPIX ͷද໘ଆʹ͸ 10 µmఔ౓ͷճ࿏૚͕ଘࡏ

͢ΔͨΊɺද໘রࣹܕͷ؍ଌํ๏Ͱ͸ೈ Xઢݕग़͕

ࢠૉܕ૚ͷബ͍ཪ໘রࣹײ೉Ͱ͋Δɻ͜ͷͨΊɺෆࠔ

ͷ։ൃ͕ඞਢͰ͋Δɻզʑͷෆײ૚ްͷཁੑٻೳ͸

1 µmͰ͋Γɺ࠷ऴ໨ඪ͸ 0.1 µmͱ͍ͯ͠Δɻզʑ

͸ɺ͜Ε·ͰʹɺXRPIX2bͱݺ͹ΕΔૉࢠʹ 2छྨ

ͷํ๏Ͱཪ໘ॲཧΛͨͬߦ [3]ɻෆײ૚ްΛܭଌ͢Δ

ͱ 1.1–1.5 µm, 0.9–1.0 µmͰ͋ͬͨɻ΄΅ཁੑٻೳ

Λຬ͍ͨͯ͠Δ΋ͷ΋͋Δ͕ɺ࣮֬ʹཁੑٻೳΛຬ

ͨ͠ɼ࠷ऴ໨ඪʹ͔ͯͬ͞޲ΒͳΔੑೳ্޲Λ໨͠ࢦ

͍ͨɻͦ͜Ͱɺࠓճɺಉ͡ XRPIX2b ʹରͯ͠CVD

ͱ͍͏ҟͳΔํ๏ͷཪ໘ॲཧΛͨ͠ࢪɻ༷ʑͳΤω

ϧΪʔͷ XઢΛ͜ͷૉࢠʹরࣹ͠ɺ֤ΤωϧΪʔͰ

ͷྔޮࢠ཰ΛٻΊΔ͜ͱͰɺෆײ૚ްΛ࣮ଌͨ݁͠

ՌΛධՁ͢Δɻ·ͨɺ҉ిྲྀͷଌఆ΋͍ߦɺCVDॲ

ཧΛͨͬߦཪ໘͔Βͷ҉ిྲྀݯىϊΠζʹ͍ͭͯධ

Ձ͢Δɻ

2 XRPIX2b-CVD ͷ༷࢓

XRPIX2b-CVD ͸֤ϐΫηϧαΠζ͕ 30 µm֯

Ͱɺશ෦Ͱ 152 ʷ 152 ͷϐΫηϧΛ༗͢Δɻ·ͨɺ

ճ࿏૚ͷްΈ͕ ∼ 10 µm ɺηϯαʔ૚ͷްΈ͕ ∼
100 µmͰ͋Γɺൺ఍͕߅ ∼ 4 kΩ cmͷ Si΢Σϋʔ

(Floating Zone wafar) Λ༻͍͍ͯΔ (ਤ 2)ɻIntro-

duction Ͱड़΂ͨΑ͏ʹɺ͜ͷૉࢠʹ͸ CVD ͱ͍

͏ཪ໘ॲཧΛ͓͜ͳ͍ͬͯΔɻཪ໘ʹ SiO2 Λৠண͞

ͤɺཪ໘ଆͷి৔ΛڧԽ͢Δ͜ͱ͕໨తͰ͋Δɻ͜

ͷ͜ͱͰɺཪ໘ଆͷిՙऩूޮ཰্͕͕Γɺෆײ૚

͕ബ͘ͳΔͱظ଴͢Δɻ

3 ηοτΞοϓݧ࣮

ਤ 3ͷΑ͏ͳ࣮ݧηοτΞοϓͰXRPIX2b-CVD

ʹ༷ʑͳXઢ (Ti-K,Fe-K,Se-K)Λೖࣹͯ͠εϖΫτ

ϧΛऔಘͨ͠ɻ֤ ΤωϧΪʔͷઈରFlux͸ [3]ͰٻΊ

ͨ΋ͷΛ༻͍Δɻૉࢠͱ SEABAS(Soi EvAluation

BoArd with Sitcp)ϘʔυΛਅۭνϟϯόʔͷதʹೖ

ΕɺਅۭΛҾ͖ɺૉࢠΛ -50 ◦C ∼ -60 ◦C·Ͱྫྷ΍͠

ͨɻૉࢠͱ SEABASϘʔυ͸ਤ 4ͷΑ͏ʹ઀ଓ͞Ε

͓ͯΓɺSEABAS Ϙʔυʹ౥͋ͯ͠ࡌΔ FPGA Ͱ
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4.2 ཪ໘͔Βͷ҉ిྲྀ

XRPIX2b-CVD Λ࿐ޫ͍ͯ͠Δؒɺ҉ిྲྀ͕η

ϯεϊʔυʹྲྀΕɺग़ྗిѹ஋্͕ঢ͍ͯ͘͠ɻ

͜ͷిѹ஋͸࿐ޫؒ࣌ʹൺྫͯ͠૿͑Δɻͦ͜

Ͱɺಉ͡όοΫόΠΞεిѹͰ༷ʑͳ࿐ޫؒ࣌ (5,

10, 20, 50,100 ms) ͷσʔλΛͱΓɺͦͷΦϑη

οτిѹͷ͖܏Λ҉ిྲྀͱͨ͠ɻਤ 5 ͸҉ిྲྀͷ

2 ϚοϓͰ͋ΓɺΧϥʔόʔͷిྲྀͷ୯Ґ͸ݩ࣍

[e−/ms/pixel]=[1.6×10−16 A/pixel]ɻLܕࣈͷͱ͜
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ʹ͸ύοέʔδ͕ͯ͋͠Γ઀৮͍ͯ͠ΔͨΊͱ͑ߟ

͍ͯΔɻόοΫόΠΞεిѹΛ্͍͛ͯ͘ͱ໛༷͕

͕ͯͬ޿ग़͢͜ͱ͕Θ͔Δɻۭ๡૚͕ද໘͔Β͑ݟ

ཪ໘·Ͱ౸ୡ͠ɺཪ໘ͷ͍ߥͱ͜Ζ͔ΒϦʔΫిྲྀ

͕ଟ͘ग़͍ͯΔͷͰ͸ͳ͍͔ͱਪଌ͍ͯ͠Δɻ
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ϕϯτ਺Λܭଌ͠ɺྔޮࢠ཰ΛٻΊɺ͔ͦ͜Βෆײ

૚ްΛٻΊΔɻXઢΠϕϯτͷΧ΢ϯτํ๏͸ Seͷ

৔߹ͱಉ༷Ͱ͋Δɻਤ 9͸֤ VbͰͷྔޮࢠ཰ͱෆ

Ίͨ΋ͷͰ͋ΔɻVbٻ૚ްΛײ = 20 VͰྔޮࢠ཰

͕Լ͕͍ͬͯΔ͕ɺ͜ͷݪҼ͸Θ͔͍ͬͯͳ͍ɻFe

ͱ Tiʹ͍ͭͯྔޮࢠ཰ΛٻΊ͕ͨɺ͜Ε͸ [3]ͱൺ

΂ͯ௿͍΋ͷͱͳͬͨɻ·ͨɺFeͱTiͷྔޮࢠ཰ͷ

ൺ͔Βෆײ૚ްΛٻΊͨɻྔޮࢠ཰͕௿͔ͬͨͨΊɺ

ෆײ૚ް΋େ͖͘ੵݟ΋ΒΕɺVb = 30 VͰ 15.5 ʶ

0.6 µmͩͬͨɻ

5 ·ͱΊͱޙࠓ

XRPIX2bʹCVDͱݺ͹ΕΔཪ໘ॲཧΛ͍ߦɺͦ

ͷཪ໘ͷੑೳධՁΛͨͬߦɻϦʔΫిྲྀϚοϓ͔Βཪ

໘ͷ͍ߥͱ͜Ζ͕ଘ͢ࡏΔͷͰ͸ͳ͍͔ͱਪଌ͞Ε

Δɻ·ͨɺVb ∼ 15 VͰۭ๡૚͕ཪ໘ʹ·Ͱ౸ୡ͠

͍ͯΔͱ͑ߟΒΕΔɻෆײ૚ްΛٻΊΔͱɺ[3]ͷ݁

Ռ (0.7 ʶ 0.2 µm)ͱ͋·Γʹҧ͏݁Ռͱͳͬͨɻ͜

Εʹ͍ͭͯ͸ɺෆײ૚ް͕༧૝Ҏ্ʹେ͖͍͜ͱ΋

ΓʹΑΔ͕޿ΒΕΔ͕ɺిՙͷ͑ߟ XઢΠϕϯτͷ

ଛࣦ͕ͳ͍͔ʹ͍ͭͯ΋ௐࠪ͢Δɻ·ͨޙࠓ͸ɺҟ

ͳΔૉࢠ (ex. XRPIX3b)ʹ CVDॲཧΛ͍ߦɺ͜ͷ

ૉࢠͱͷੑೳͷҧ͍ΛݟΔ͜ͱ΋͏ߦɻ
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将来衛星に向けたTES型X線マイクロカロリメータの
表面粗さの改善と評価

小坂健吾 (首都大学東京大学院理工学研究科)

Abstract

我々のグループでは小型科学衛星 DIOS に向けた TES 型 X 線マイクロカロリメータの開発を行っている。
独自の積層配線デザインに加え、TESのコンタクト部に傾斜を施した基板を製作したが、基板上の TESの転
移を確認することが出来なかった。我々は基板表面の粗さに原因があると考え、配線素材を変更しプロセス
の改善を行ってきた。その結果表面粗さを大幅に改善することに成功した。また、新たな表面粗さ改善のプ
ロセスにも着手し,更なる表面粗さの改善を成功させた。

1 はじめに
我々のグループでは 2020 年頃の打ち上げを
提案している小型探索衛星 DIOS 搭載を目指し
TES(Transition Edge Sensor)型 X線マイクロカロリ
メータを開発中である。宇宙の未観測のダークバリオ
ンは中高温銀河間物質WHIM(Warm Hot Intergalactic
Medium)として分布していることが宇宙流体シミュ
レーションより示唆されており、WHIMは宇宙の大
規模構造を正確にトレースしていることが予想され
ている。DIOS衛星はこのWHIMを直接観測するこ
とを目的としている [1]が、0.5∼1.5keVの X線に対
して数 eVという高いエネルギー検出効率を持ち合わ
せた X線検出器が必要である。そこで我々のグルー
プでは TES 型 X 線マイクロカロリメータの開発を
進めている。およそ 100mKの極低温下で動作させ、
X線が入射した際の素子の温度上昇による電気抵抗
値から X線のエネルギーを求める。超伝導薄膜の相
転移時の急峻な抵抗の変化を利用するため、原理的
には ∼1eV台のエネルギー分解能を得ることが可能
である。TESには Tiと Auの二層薄膜をピクセル加
工し、両者の膜厚比から転移温度をコントロールし、
∼100mK程度に下げている。これまでに我々の自作
素子では、16ピクセルアレイで 5.9 keVの入射 X線
に対して 2.8eV(FWHM)を達成し [2]、256ピクセル
アレイで 4.4 eVのエネルギー分解能を達成している
[3]。

2 積層配線構造基板
DIOS計画では、アレイ全体で 1cm2の焦点面をカ

バーするため、500µm 角の TES ピクセルからなる
20×20アレイが必要である。また DIOSで採用する
可能性がある周波数分割読み出しでは数百 kHzから
MHzの高周波を信号に重畳するため、配線インダク
タンスによるクロストークも問題となる。この問題
を解決するため、積層配線と呼ばれるピクセルまで
のホットとリターン配線を絶縁膜 SiO2を挟んで上下
に重ねる構造を採用した [4]。積層配線構造基板の概
念図を図 1に示す。

!"#$% !"%
#$%

&"#$%&''%()%%%%%*%

+",-%&.'%()%

-''%()%

図 1: 傾斜付き積層配線基板構造

従来の構造に比べて配線スペースが削減されるた
め多素子化が可能になるうえ、配線自身で磁場がキャ
ンセルすることでクロストークを十分小さく抑える
ことができる。しかし、現在 20×20積層配線素子を
首都大で製作するには上部配線の上に TESを形成す
る必要があり、段切れを防ぐため TESを配線よりも
厚くしなければならない。また、これまでの条件出し
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では膜厚比が Ti/Au=2 であれば転移温度が 100 mK
付近になることがわかっていたが、TES下層の Tiを
厚くすると近接効果が効きにくくなり転移温度が 200
mK と高い温度で転移してしまう。これらの問題を
解決するため、産総研の協力によるイオンミリング
法によって配線側面に傾斜 (テーパー)を付けた、傾
斜付きの積層配線 TES型マイクロカロリメータの製
作を行った。傾斜部の断面図を図 2示す。

図 2: 傾斜部断面図

配線側面に傾斜を付けることにより、配線上にTES
を成膜しても段切れを起こさず、TESはより薄く配
線はより厚くすることが可能なデザインとなってい
る。上部配線のみの試作においては TESの正しい転
移を確認が出来ている [5]。現在は図 3に示すような
20×20ピクセル TESアレイの製作を進めている。

!"#$%&'(!
)#*+!

図 3: 400ピクセル積層配線基板

3 表面粗さ
素子のデザインは確立し、作製した傾斜付き積層

配線素子の製作及び評価行っているが、これまで積層
配線基板上の TESの正常な超伝導転移をほとんど確
認する事が出来ていない。そこでAFM(Atomic Force
Microscorp) を用いて TES 表面の測定を行ったとこ
ろ、RMSで 4.5µmもの粗さがあることがわかった。
この粗さがどの段階で生じているのかを調べたとこ
ろ、TES下地の基板の段階ですでに ∼5.4nmもの粗
さがあることが分かった。TES下地の基板の凹凸の
様子を図 4に示す。

!"!"#$%#$%&'&
()*%

図 4: TES下地に観察された凹凸

更に絶縁膜を成膜したものと、下部配線を想定し
た絶縁膜の上にAl薄膜を成膜したものとでは後者の
方が倍以上の粗さを持ち、基板上の TESは転移しな
いことがわかった。

4 粗さ改善
我々は上で述べた粗さが TESの正常な転移を妨げ

ているものと狙いを定め、配線基板の粗さを抑えるの
ための製作プロセスの改善を行ってきた。これまでに
配線素材を Alから Nbに変更したうえで傾斜角度を
浅くし、イオンミリングと RIE(Reactive Ion Etching)
を組み合わせることで表面粗さを RMS∼1.3nmまで
改善することに成功している。我々は更なる粗さ改
善のために CMP(Chemical Mechanical Polishing) 研
磨に着手した。CMP研磨とは、研磨剤の持つ化学作
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用で対象表面を溶かし、機械的研磨によって平滑化
する技術である。CMP研磨による基板の断面図を図
5に示す。これにより配線表面の粗さを取り除くこと

!"#$!

"#$%!

&#$%!

%&!
'"!

図 5: CMP研磨積層配線基板

が可能になったため、配線に傾斜をつける必要がな
くなった。また配線による段切れの心配が無くなる
ため、配線の厚みを自由に変える事が出来、TESを
薄くすることも出来る。出来上がった CMP研磨基板
を AFM観察すると RMSは ∼ 0.4nmにまで低下し
ていた。しかし、表面粗さを十分に改善した今回の
素子でも TESの正常な転移を確認することが出来な
かった。TESパターニング後の SEM観察結果を図 6
に示す。SEMで観察したものの、素子自体は綺麗に

図 6: CMP研磨積層配線基板の SEM観察結果

仕上がっており、特に異常は見て取ることが出来な
かった。

5 まとめ
今回の研究で CMP研磨を用いることにより、TES
表面粗さの改善には成功したものの、未だ TESの正
常な転移は確認出来ていない。表面粗さは十分に改

善され、これ以上の改善は難しい。よって、表面粗
さ以外の転移しない原因を探る必要が出てきた。今
後は CMP基板を FIB-SEMによる観察を行い、何ら
かの異常が無いかを確認する。

Reference
[1] Ohashi et al. 2014, SPIE

[2] Akamatsu et al. 2009, AICP

[3] Ezoe et al. 2009, AICP

[4] Ezoe et al. 2011, IEEE TAS

[5] Ezoe et al. 2015, IEEE TAS
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次世代ガンマ線望遠鏡CTA小口径望遠鏡用
焦点面カメラ較正システムの開発

中村 裕樹 (名古屋大学大学院 理学研究科)

概要
チェレンコフ望遠鏡アレイ（Cherenkov Telescope Array 、CTA）は超高エネルギーガンマ線を地上から
観測する次世代の国際天文台計画である。異なる口径の望遠鏡を数 km2 の広範囲に多数設置することで、20

GeVから 300 TeVのエネルギー範囲にわたるガンマ線を、現行のガンマ線望遠鏡より 1桁高い検出感度で観
測することを目指している。CTAの 3つの異なる小口径望遠鏡の設計のうち、我々はGamma-ray Cherenkov

Telescope（GCT）の焦点面検出器を開発している。GCTでは副鏡を用いた Schwarzchild-Coulder光学系
を採用することで、従来の地上ガンマ線望遠鏡に比べて結像性能が高く、また焦点面カメラを小さくできる。
カメラの小型化によりカメラ 1 台あたりの費用を低減でき、望遠鏡の設置台数を増やすことができる。GCT

の焦点面検出器には多ピクセルの半導体光検出器と小型の信号処理回路を用いることで、従来の光電子増倍
管に比べ小型で多チャンネルの読み出し、高い光検出効率の達成が可能になる。検出器に用いる半導体光検
出器は、出荷時には暗電流特性といった基本特性しか測定されていない。そのため全てのピクセルについて
ダークカウントレート、時間応答特性、ゲイン特性などを較正する必要がある。本研究では多数のピクセル
を効率的に較正するため、信号処理回路の特性も含めて較正できるシステムを開発する。本講演では焦点面
カメラとその較正方法について報告する。

1 ガンマ線天文学
1.1 ガンマ線観測の意義

宇宙線は宇宙空間に存在する高エネルギーの荷電
粒子であり、主に陽子やヘリウム原子核、電子から
構成されている。図 1 に示すように宇宙線のエネル
ギースペクトルは 5× 1015 eVあたりで kneeと呼ば
れる折れ曲がりを持っている。このため銀河系内の
宇宙線源の加速限界が knee付近にあると考えられて
いるが、その起源についてはまだ確証を得られてい
ない。この解明が難しくなっている原因として、加
速された荷電粒子は星間磁場や銀河間磁場により進
行方向を曲げられてしまうため、荷電粒子の直接観
測による宇宙線起源の決定が難しいことがあげられ
る。しかし星間ガスや光子と荷電粒子が相互作用す
ることによって生じるガンマ線は磁場によらず直進
でき、このガンマ線を観測することで起源天体を知
ることができる。近年のフェルミ衛星の観測によっ
て超新星残骸での陽子加速の決定的証拠が得られて
いるが、加速限界が knee にあるのかということは

図 1: 宇宙線スペクル（[1]より図引用）。 knee（5

× 1015 eV）と ankle（5× 1018 eV）に折れ曲がり
がある。

まだわかっていない [2]。knee領域の荷電粒子は数百
TeV のガンマ線を放射すると考えられており、CTA

による解明が期待されている。
また、暗黒物質の対消滅によってもガンマ線が放

出される。銀河中心や近傍の矮小楕円銀河からの暗
黒物質由来のガンマ線の観測も重要な課題である。
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図 2: ガンマ線による電磁シャワー（左）と宇宙線陽
子によるハドロンシャワー（右）のチェレンコフ光
画像。ガンマ線起源のものは楕円状になっているの
に対し、陽子起源のものは広がっており指向性を持
たない。各ピクセルの色は検出された光電子数を表
す（[2]より図引用）。

1.2 地上ガンマ線望遠鏡

ガンマ線のエネルギーが高くなるほど、その到来
頻度は低くなるため、観測には十分な有効面積が必
要となる。そのため高エネルギーガンマ線の観測は
人工衛星では難しく、観測にはガンマ線が大気に入
射した時に生じる電磁シャワーから放射されるチェ
レンコフ光を地上に設置した望遠鏡で集光して焦点
面カメラで検出する方法が用いられる。
観測されるチェレンコフ光はガンマ線由来のもの
だけでなく、宇宙線陽子などのハドロン成分が引き
起こすハドロンシャワーによるものが多い。図 2 に
示すように、望遠鏡の焦点面にできる投影画像を解
析することで、ハドロンシャワーを識別する。さら
に、図 3 に示すように複数の望遠鏡で同じ電磁シャ
ワーから生じたチェレンコフ光を検出することでガ
ンマ線の到来方向を決定できる。また、入射したガ
ンマ線のエネルギーが高いほどチェレンコフ光の光
量は増えるため、光量からガンマ線のエネルギーを
推測できる。

2 CTA計画
Cherenkov Telescope Array（CTA）は超高エネル
ギーガンマ線を地上から観測する次世代の国際天文

図 3: （左）1 つの電磁シャワーから生じるチェレン
コフ光を 4 台の望遠鏡で観測する、（右）それぞれ
の望遠鏡で得られた画像を解析し、求められた電磁
シャワーの軸の交点から到来方向を導出する（[2]よ
り図引用）。

台計画である。大中小 3種類の口径の望遠鏡を数 km2

の広範囲に設置することで、20 GeVから 300 TeV

のエネルギー範囲にわたるガンマ線を現行のガンマ
線望遠鏡より 1桁高い検出感度で観測することを目
的としている。
大口径望遠鏡は光の集光能力が高くこれまでのチェ

レンコフ望遠鏡より低いエネルギーのガンマ線の検
出を可能にする。小口径望遠鏡は高エネルギーガン
マ線しか検出できないが、1 台あたりの費用を低減
できるため、数十台の望遠鏡を広範囲に設置できる。
高エネルギーガンマ線の到来頻度は、エネルギーの
約 −2から −3 乗に比例して減少するため、望遠鏡
の台数を増やすことでガンマ線源の検出感度向上を
達成している。また図 2に示したように、同一の電
磁シャワーからのチェレンコフ光をさらに多数の望
遠鏡で検出することで到来方向決定精度を向上でき
る。CTA における有効面積と角度分解能が向上した
ガンマ線観測によって、1000 以上のガンマ線天体の
検出が期待されている。

3 小口径望遠鏡
3.1 期待される科学成果

小口径望遠鏡は前述した knee 領域の宇宙線から
放射されると考えられている 100 TeV付近のガンマ
線まで観測可能である。銀河中心からのガンマ線は、
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H.E.S.S.の性能ではスペクトルに折れ曲がりが観測
できなかった。これは銀河中心周辺で knee領域まで
宇宙線が加速されている可能性があることを示して
いる。CTA によって H.E.S.S. より光子統計を増や
し、また H.E.S.S.の観測限界を超える高エネルギー
領域も観測することで加速限界を見極めることが期
待される。
また、現行の望遠鏡では感度が十分でなく、TeV

領域のガンマ線が検出された超新星残骸は 20 個程度
しかない。CTAでは、観測可能範囲が銀河中心より
遠方に拡がるため、検出数を増やすことで、加速限
界の解明が期待される。

3.2 Gamma-rayCherenkovTelescope

CTAの小口径望遠鏡は 3つの異なる設計があり、
我々は図 4に示すGamma-ray Cherenkov Telescope

（GCT）の焦点面カメラ（図 6）を開発している。
GCT では副鏡を用いた Schwarzchild-Couder 光学
系（SC 光学系）を採用している。SC 光学系では主
鏡で集光したチェレンコフ光を副鏡で反射させ、焦
点面で結像させる。主鏡で発生した収差を副鏡で補
正することで望遠鏡の視野角拡大を可能にし、また
焦点距離が短くなるため、それに比例して焦点面で
の像が小さくなる。地上ガンマ線望遠鏡によるガン
マ線観測において、視野角の広い望遠鏡は同時に多
くの天体を観測できるため全天サーベイのような観
測モードで有効である。また広い観測視野を持つこ
とで、望遠鏡から離れた場所で生じた電磁シャワー
も視野に入りやすくなるため、各望遠鏡の距離を離
すことができ有効面積を増やす効果が得られる。
焦点面での像が小さくなることは、焦点面カメラの
小型化を可能にする。35台の望遠鏡を設置するGCT

においてカメラの小型化は、1 台あたりの費用を低
くすることができるため重要である。GCTでは光検
出器に半導体光電子増倍素子（Silicone Photomulti-

plier、SiPM）を採用している。SiPM は光検出効率
や信頼性、耐久性に優れており、小さい面積に多数
の画素数を得ることができる。また、画素あたりの
費用が従来の光電子増倍菅より低減できる。
SiPMは出荷時に暗電流特性といった基本特性しか
測定されていない。そのため全ての SiPMについて

図 4: GCTの試作望遠鏡 (画像提供 : CTA Consor-

tium)

ゲイン特性などについて較正を行う必要がある。光
検出器を組み込み前に個別に較正するのは効率が悪
いため、カメラに組み込み後一括して較正するシス
テムを開発することが本研究の目的である。

4 焦点面カメラ
焦点面カメラは全部で 2048 画素あり、それを 64

画素ごとに一つのカメラモジュールにまとめている。
図 5に示すように光検出器、波形記録回路、トリガー
回路、Field Programmable Gate Array（FPGA）を
カメラモジュールにまとめる。独立したモジュール
で構成することで、組み立て時の取り扱い、試験や
故障時の取り替え等を容易にしている。
カメラを小型化するため、波形記録回路には多数

の読み出しチャンネルを備え、小型かつ低消費電力
であることが要求される。このような問題を解決す
るため、専用の集積回路 TeV Array Readout with

GSa/s sampling and Event Trigger（TARGET）を
開発している [6]。TARGET は 1 枚のチップで 16

チャンネル分の波形記録回路と記録した波形をデジ
タル化する回路、トリガーを持つため、64 画素の光
検出器から構成されるカメラモジュールの信号を 4

個の TARGETで信号処理することができ、カメラ
モジュールの小型化が可能になる。各モジュールの
4 個の TARGET は、1 個の FPGA で制御され後段
の処理回路と PCにデータが転送される。
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図 5: GCT用試作カメラモジュール。この写真では
光検出器にマルチアノード光電子増倍管（MAPMT）
を使用しているが、半導体光電子増倍素子に交換す
る。（画像提供 : CTA Consortium）

図 6: GCT用の試作焦点面カメラ。カメラモジュー
ル 32 個で構成される。格子状に並んでいるのが
MAPMTである。(画像提供 : CTA Consortium)

5 焦点面カメラの較正
カメラモジュールに用いる SiPMと開発した集積回
路のTARGETはそれぞれ単体での較正方法は既に確
立されている。しかし、GCTは 35台設置予定で 1台
のカメラに 2048 画素の SiPMと 128個のTARGET

が備わっているため、カメラに組み込む前に個別に
較正することは現実的な時間では難しい。したがっ
て、SiPMとTARGETをカメラモジュールに組み込
み、さらにカメラモジュールを 32個組み合わせ、カ
メラ全体で一括して較正するシステムを開発するこ
とで、較正の効率化を目指している。
前述したように SiPM は出荷時には暗電流特性と
いった基本特性しか測定されていない。そのため全
てのピクセルについてダークカウントレート、時間

応答特性、ゲイン特性について較正する必要がある。
較正する際はカメラ全体に光を照射して行う。ゲイ
ン特性の測定において、光電子数が少ない状況では
波高値のピークが光電子数ごとに分離できるが、光
電子数が多くなってくるとゲインの不定性などから、
ピークの分離が困難になる。その領域では、出力値
の平均と分散の関係から光電子数を導出する。その
際、SiPM特有の単一光電子が複数光電子として検
出される現象（オプティカルクロストーク）の影響
で、光電子数の分布が正規分布からずれることが考
えられる。そのため、モンテカルロシミュレーショ
ンを行いオプティカルクロストークの影響を見積も
り補正する。
現在、データ取得のソフトウェアは既に開発され

ており、カメラからのデータを取得することはでき
る状況である。このソフトウェアを用いてデータ取
得を行い、得られたデータを解析し較正するソフト
ウェアを追加で開発する。
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Abstract

զʑ͸ࡏݱ 4 m αϒϛϦ೾๬ԕڸʮNANTEN2ʯΛ༻͍ͨ NASCOʢNANTEN2 Super CO Survey as

Legacy)ܭըʹΉ͚৽ड৴ػγεςϜͷ։ൃΛ͍ͯͬߦΔɻຊൃදͰ͸͜ͷ͏ͪ 115 GHz ଳड৴ػγες

Ϝʹ౥͢ࡌΔ৽ IF Δɻ͜ͷ͢ࠂใ͍ͯͭʹػ࡞ࢼͷܥ IF ͸ड৴͞Εͨܥ 12CO,13CO,C18OʢJ = 1 − 0ʣ
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ܭ XFFTS΁ಋೖ͢Δճ࿏Ͱ͋Δɻ͜͜Ͱ͸ Loप೾਺͓ΑͼϑΟϧλʔͷଳҬݟ௚͠ɺ޿ଳҬΞϯϓΛ࠾

༻͠ೖྗ൓ࣹଛࣦͷগͳ͍௿प೾ (0-2 GHz)༻ͷΞϯϓΛࣗ࡞ʢେࡕ෎ཱେֶѨ෦ࢯΒྗڠʣͨ͠ɻ࡞੡͠
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1 Introduction

1.1 ։ൃഎܠ

զʑ͸ೆถνϦڞ࿨ࠃʹઃஔ͞Εͨ 4mαϒϛϦ

೾๬ԕڸʮNANTEN2ʯΛ༻͍ͯશఱͷ͏ͪओཁͳ

37 %ͷൣғΛ޿Ҭ؍ଌ͢Δ NASCOܭըΛਪਐ͠

͍ͯΔɻ͜ͷܭըͷͨΊ 115 GHzଳͰ͸ 4ϏʔϜɾ

྆ภ೾ɾSSBɺ230 GHz ଳͰ͸̍ϏʔϜɾ྆ภ೾ɾ

2SBͱͳΔ৽ड৴ػγεςϜͷ։ൃΛਐΊ͍ͯΔͨ

Ίɺ͜ΕʹରԠͨ͠৽ͨͳ IFܥͷ։ൃ͕ඞཁͱͳͬ

͍ͯΔɻຊ։ൃ͸ͦͷ͏ͪ 115 GHzଳड৴ػͷ࡞ࢼ

Δɻ͍ͯͬߦ͍ͯͭʹػ

1.2 IFܥͱ͸

ి೾๬ԕڸͰ͸ɺఱମ͔ΒൃͤΒΕͨඍऑͳ৴߸

ΛΞϯςφͰूޫ͠ɺSISϛΫαʔΛ͸͡Ίͱͨ͠ྫྷ

٫ड৴ܥػͰड৴ʢप೾਺ม׵ɺ૿෯ʣ͢Δɻ͔͠

͠σʔλॲཧΛ͢Δ෼ޫܭʹ͜ͷ৴߸Λಋೖ͢Δͨ

Ίʹ͸ɺ͞Βʹѻ͍΍͍͢प೾਺΁ͷม׵΍Ϩϕϧ

ͷௐ੔Λ͏ߦඞཁ͕͋Δɻ·ͨɺ෼ޫܭͷप೾਺ଳ

ҬΛྀࠞͯ͠ߟ৴͠ʹ͍͘ड৴ػγεςϜΛߏங͢

Δ͜ͱ΋ॏཁͰ͋ΔɻҎ্ͷ໨తͷͨΊʹϛΫαʔɺ

ΞϯϓɺϑΟϧλʔͳͲΛ૊Έ߹Θͤͨ΋ͷ͕தؒ

प೾਺૿෯ثʢIFܥʣͰ͋Δɻ

2 ੒ߏ

2.1 ϒϩοΫμΠΞάϥϜ

115 GHzଳड৴ػͰड৴͞Εͨ 12CO,13CO,C18O

ʢJ=1-0ʣͷ 3 ًઢؚ͕·Εͨ 1st IF(4-12

GHz) ΛϑΟϧλʔͰ 9-12 GHz(12CO) ͱ 4-6

GHz(13CO,C18O) ͷ 2 ౷ʹ෼͚ɺͦΕͧΕܥ 2

GHz ҎԼʹμ΢ϯίϯόʔτͯ͠σδλϧ෼ޫܭ

XFFTS΁ͱಉ࣌ʹಋೖ͢Δɻ

ਤ 1: ϒϩοΫμΠΞάϥϜ
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2.2 ϨϕϧμΠΞάϥϜ

σϡϫʔ͔Βग़͖ͯͨ IF৴߸ͷύϫʔ͸͓Αͦ-49

dBmͰ͋Γ෼ޫܭXFFTSʹೖྗ͢ΔͨΊʹ͸૿෯

͢Δඞཁ͕͋Δɻߴप೾ɾ޿ଳҬ (4-12 GHz)ͷΞϯ

ϓ 1ͭͱ௿प೾༻ͷΞϯϓ 2ͭɺ͞ΒʹΞοςωʔ

λʔ౳Λ૊Έ߹Θͤͯ-20 dBmఔ౓ʹௐ੔͍ͯ͠Δɻ

ਤ 2: ϨϕϧμΠΞάϥϜ

3 ଌఆ

3.1 ϕΫτϧωοτϫʔΫΞφϥΠβʔʹ
ΑΔ Sύϥϝʔλଌఆ

Sύϥϝʔλͱ͸ߴप೾ճ࿏಺ͷ৴߸ͷ఻ૹಛੑ

΍൓ࣹಛੑΛද͢΋ͷͰ S11,S22,S21,S12, ͷΑ͏ʹ

ද͢ɻͦΕͧΕͷσγϕϧදه͸ҎԼͷΑ͏ͳҙຯ

Λͭ࣋ɻ

S11 ୺ࢠ 1ͷ൓ࣹଛࣦ

S22 ୺ࢠ 2ͷ൓ࣹଛࣦ

S21 ୺ࢠ 1͔Β୺ࢠ 2΁ͷૠೖଛࣦ·ͨ͸རಘʢή

Πϯʣ

S12 ୺ࢠ 2͔Β୺ࢠ 1΁ͷૠೖଛࣦ·ͨ͸རಘʢή

Πϯʣ

3.1.1 ํ๏

ϕΫτϧωοτϫʔΫΞφϥΠβʔʢVNA)͸৴

߸ൃੜثͱड৴͕ػ಺ଂ͞Ε͍ͯΔͨΊɺඃଌఆ෺

ʢDUT) ͷೖྗ୺ࢠͱग़ྗ୺ࢠʹͦΕͧΕ VNA ͷ

ϙʔτΛ઀ଓ͢Δͱ SύϥϝʔλΛଌఆ͢Δ͜ͱ͕

Ͱ͖Δɻ

3.1.2 ݁Ռɾ࡯ߟ

֤ίϯϙʔωϯτͷଌఆ݁ՌͷҰ෦Λࣔ͢ɻ

1st IFΛ૿෯͢Δ 4-12 GHzଳͷΞϯϓͷ Sύϥϝʔ

λ͸ਤ 3ͷΑ͏ʹͳͬͨɻͨͩ͜͠Ε͸Ξϯϓ͕αν

ϨʔγϣϯΛ͜͞ىͳ͍Α͏ʹ 10 dBͷΞοςωʔ

λʔΛૠೖͯ͠ଌఆͨ͠΋ͷͰ͋Δɻ10 dBͷΞος

ਤ 3: 4-12 GHzଳΞϯϓͷ S11,S21

ωʔλʔ͕ૠೖ͞Ε͍ͯΔ͜ͱΛྀͯ͠ߟ྘৭Ͱࣔ

͞ΕΔ S21͢ͳΘͪΞϯϓͷήΠϯ͸͓Αͦ 35 dB

Ͱ͋Δͱ͍͏͜ͱ͕Θ͔Δɻ·ͨप೾਺͕͕ํ͍ߴ

ήΠϯ͕௿͘ͳ͍ͬͯΔ͜ͱ͕Θ͔ΔͨΊɺ͜ͷΞ

ϯϓͷޙʹΠίϥΠβʔΛૠೖͯ͠௿प೾ଆͱͷή

ΠϯͷࠩΛݮΒ͢ઃܭʹͨ͠ɻ

·ͨ S11ʹ͍ͭͯͯݟΈΔͱඞཁͳଳҬ 4-12 GHz

͢΂ͯͰ-20 dBҎԼͰ͋Δ͜ͱ͕Θ͔ͬͨɻ൓ࣹଛ

ࣦΛද͢ S11͕-20 dBҎԼͱ͍͏͜ͱ͸ 99 %ͷ৴

߸͕൓ࣹ͞Εͣʹ௨ա͍ͯ͠Δɺ͢ͳΘͪΠϯϐʔ

μϯε੔߹͕औΕ͍ͯΔͱ͍͏͜ͱͰ͋Δɻ

μ΢ϯίϯόʔτޙʢ0-2 GHzʣͷ৴߸Λ૿෯͢

Δࣗ࡞Ξϯϓʢେࡕ෎ཱେ Ѩ෦ྗڠࢯ/ਤ 4ʣͷ Sύ

ϥϝʔλ͸࣍ͷΑ͏ʹͳͬͨɻ

S21ΛݟΔͱ໿ 25 dBͷήΠϯ͕͋Δ͜ͱ͕Θ͔ͬ

ͨɻ·ͨ͜ͷΞϯϓ͸ 4 GHz෇ۙ·Ͱ૿෯͞Ε͍ͯ

Δ͜ͱ͕Θ͔ΔͷͰɺෆཁͳ৴߸Λআ͢ڈΔͨΊʹ

2GHzͷϩʔύεϑΟϧλʔΛ͜ͷΞϯϓͷޙʹૠ
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ਤ 4: Ξϯϓ࡞ࣗ

ਤ 5: Ξϯϓͷ࡞ࣗ S11,S21

ೖ͢ΔɻS11͸ 4-12 GHzଳΞϯϓͱಉ༷ʹ࢖༻ଳҬ

Ͱ͸΄΅-20 dBҎԼʹͳ͍ͬͯΔ͜ͱ͔Β൓ࣹͷগ

ͳ͍ΞϯϓͰ͋Δ͜ͱ͕Θ͔Δɻ

3.2 εϖΫτϧΞφϥΠβʔΛ༻͍ͨϦχ
ΞϦςΟଌఆ

IFܥͷճ࿏಺ʹ͋ΔΞϯϓ΍ϛΫαʔͳͲ͸ೖྗ

Ϩϕϧ͕͍ߴͱανϨʔγϣϯΛ͜͠ىɺظ଴͞ΕΔ

རಘΑΓ΋௿͍஋·Ͱ͔͠૿෯Ͱ͖ͳ͍͜ͱ͕͋Δɻ

ͦ͜Ͱೖྗ৴߸Ϩϕϧʹରͯ͠ग़ྗ৴߸Ϩϕϧ͕ઢ

Λอͬͯ૿෯͞ΕΔ͔ΛϦχΞϦςΟଌఆͰଌੑܗ

Δඞཁ͕͋ΔɻεϖΫτϧΞφϥΠβ͸प೾਺͝ͱ

ͷύϫʔΛදࣔͰ͖ΔػցͰ͋Γɺ͜ΕʹΑͬͯඞ

ཁͳ͢΂ͯͷप೾਺ଳҬͰઢ͕ੑܗऔΕ͍ͯΔ͔Ͳ

͏͔Λ֬ೝ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻࠓճ͸ IFܥͷϦχΞ

ϦςΟଌఆʹઌཱͪɺଌఆͷج४ͱͳΔϗϫΠτϊ

ΠζΛൃੜͤ͞Δճ࿏ͷϦχΞϦςΟධՁΛͨͬߦɻ

3.2.1 ํ๏

1. ਤ 6ͷΑ͏ʹ 50 Њͷऴ୺ͱΞϯϓ 2ͭΛ૊Έ

߹Θͤͨ΋ͷΛϗϫΠτϊΠζൃੜݯΛ࡞Δ

2. ϗϫΠτϊΠζൃੜݯʹ 10 dBࠁΈͷεςοϓ

Ξοςωʔλʔͱ 1 dBࠁΈͷϓϩάϥϚϒϧ

ΞοςωʔλʔΛ૊Έ߹Θͤͯ 1 dBͣͭ-80 dB

͔Β 0 ̳ B·ͰϨϕϧௐ੔Ͱ͖ΔΑ͏ʹ͢Δ

3. ϗϫΠτϊΠζ৴߸ΛεϖΫτϧΞφϥΠβʔ

ʹೖྗ͠ɺप೾਺͝ͱͷύϫʔͰදࣔ͢Δ

4. ೖྗύϫʔΛ 1dBͣͭม͍͖͑ͯɺεϖΫτϧ

ΞφϥΠβʔͰऔಘ͞ΕͨεϖΫτϧ͔ܗΒϦ

χΞϦςΟ͕औΕ͍ͯΔൣғΛௐ΂Δ

ਤ 6: ϦχΞϦςΟଌఆ༻ճ࿏

3.2.2 ݁Ռɾ࡯ߟ

εϖΫτϧΞφϥΠβʔΛ༻͍ͯप೾਺͝ͱͷύ

ϫʔΛऔಘ͠ϓϩάϥϚϒϧΞοςωʔλʔΛ 0 dB

͔Β 11 dB·ͰมԽͤͨ݁͞Ռ͸ਤ 7ͷΑ͏ʹͳΔɻ

͜ͷάϥϑ͔ΒεϖΞφͰϓϩάϥϚϒϧΞοςωʔ

λʔ͕֤஋ͷ࣌ͷ͓͓ΑͦͷύϫʔʢdBm)Λੵݟ

΋Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ͔͠͠ϦχΞϦςΟΛධՁ͢Δ

ͨΊʹ͸άϥϑͷ֤ઢͷִ͕ؒ 1 dBʹͳ͍ͬͯΔ

͜ͱΛ֬ೝ͢Δඞཁ͕͋ΔɻͦͷͨΊҎԼͷΑ͏ʹ

ΞοςωʔλʔΛ 1 dBͣͭม͍͑ͯͬͨͱ͖ͷΞο

ςωʔλʔ͕ 0 dBͷͱ͖ͱͷࠩ෼ΛදࣔͰ͖ΔΑ͏

ʹͨ͠ɻ

ɹεςοϓΞοςωʔλʔΛ 0 dBʹઃఆͯ͠ϓϩ

άϥϚϒϧΞοςωʔλʔΛมԽ͍ͤͯͬͨ݁͞Ռ

͕ਤ 8Ͱ͋ΔɻϦχΞϦςΟ͕औΕ͍ͯΔͱ͜ͷΑ

͏ʹ֤ઢͷִؒ͸ 1 dBʹͳΓɺ௚ઢঢ়Ͱ͋Δɻ
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ਤ 7: εϖΫτϧΞφϥΠβʔͰऔಘͨ͠σʔλ

ਤ 8: ࠩ෼දࣔ (StepAtt.=0dB)

ɹεςοϓΞοςωʔλʔΛ 10 dBʹઃఆͯ͠ϓϩ

άϥϚϒϧΞοςωʔλʔΛมԽ͍ͤͯͬͨ݁͞Ռ

͕ਤ 9Ͱ͋ΔɻϓϩάϥϚϒϧΞοςωʔλʔͷ஋

͕૿͍͑ͯ͘ͱঃʑʹ௚ઢ͔Β֎Εͯάϥϑ͕͏Ͷ

Γɺִؒ΋ 1 dB͔ΒͣΕͯ͘Δɻ

ɹεςοϓΞοςωʔλʔΛ 20 dBʹઃఆͯ͠ϓϩ

άϥϚϒϧΞοςωʔλʔΛมԽ͍ͤͯͬͨ݁͞Ռ

͕ਤ 10Ͱ͋Δɻ௚ઢ͔Βେ͖͘֎Εɺִؒ΋ 1 dB

Ͱ͸ͳ͘ͳ͖͍ͬͯͯΔɻ͜ͷΑ͏ͳঢ়گͰ͸Ϧχ

ΞϦςΟ่͕Ε͍ͯΔͱ൑அͰ͖ΔɻҎ্͔Βϗϫ

ΠτϊΠζൃੜݯͷϦχΞϦςΟ͸-22 dB͔Β 0 dB

ͰอͨΕ͍ͯΔͱ൑அͨ͠ɻ

ਤ 9: ࠩ෼දࣔ (StepAtt.=10dB)

ਤ 10: ࠩ෼දࣔ (StepAtt.=20dB)

4 ·ͱΊͱޙࠓ

ɹ֤ίϯϙʔωϯτͷ Sύϥϝʔλͷଌఆ͔Βͦ

ΕͧΕ͕୯ಠͰ࢖༻Ͱ͖Δ͜ͱΛ֬ೝͰ͖ͨɻ·ͨɺ

ϗϫΠτϊΠζͷϦχΞϦςΟ͕औΕ͍ͯΔൣғ͕

Θ͔ͬͨͷͰ͜ΕΛͯͬ࢖ IFܥશମͷϦχΞϦςΟ

Λଌఆ͠ɺΞϯϓ΍ϛΫαʔ͕ανϨʔγϣϯΛى

͍ͯ͜͠ͳ͍͜ͱΛ֬ೝ͍ͯ͘͠ɻ

ɹ͜ͷػ࡞ࢼΛ΋ͱʹNASCOͷ 115 GHzଳड৴ػ

Ͱ͸ 4ϏʔϜʷ 2ภ೾ʷ ʹ౷ܥ2 ౷ͷܥ16 IFܥΛ

੡͢࡞Δ͜ͱʹͳΔɻͦͷͨΊΑΓίϯύΫτͳ഑

ஔΛσβΠϯ͢Δ͜ͱ΍ిݯɾ੍ܥޚͷ४උ͕ޙࠓ

ͷ՝୊Ͱ͋Δɻ
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NASCO計画にむけた NANTEN2 制御ソフトウェアの更新
兵頭 悠希 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

我々は、NANTEN2 望遠鏡を用いた CO(J=1-0) 輝線の超広域サーベイ計画である NASCO(NANTEN

Super-CO Survey as Legacy)プロジェクトを推進している。NASCOでは、全天の 70%の領域を角度分解
能 2.6分角の高分解能で観測する予定であり、これまで整備が遅れていた全天にわたる CO輝線のデータセッ
トが提供される。NASCOを 4年間の運用で実現するためには、広域観測の効率化が極めて重要であり、マ
ルチビーム受信機を用いて高速スキャン観測を行えば達成できる見通しを得ている。観測を実施するため、
制御ソフトウェアに求められることは、全天を効率的に観測するために最適化された観測モードを実装する
こと、また長期にわたる観測期間とマルチビーム受信機による 2TB/dayにのぼる膨大なデータを効率良く
処理するため、観測オペレーションおよびデータ解析を簡素化することである。NANTEN2 移設当初から
使用されている制御ソフトウェアは独自に開発された言語を使用しており、汎用性が低く、さらには現在サ
ポートが終了した Real-Time Linux 上で構築されており、さらなる維持、改修が困難であった。そこで我々
は昨年度から計算機のリプレイス、観測プログラムの最適化、制御ソフトウェアの python化などの更新作
業を進めている。すでに計算機の Linux化が完了しており、制御ソフトウェアの python化もほぼ完了した。
2015年 12月に望遠鏡を構成するアンテナやミラーなど各装置の動作試験を実施し、従来と同等の性能に達
していることを確認した。現在は観測プログラムの最適化の検討やデータ解析プロセスの設計、検討を進め
ており、2016年 9月のファーストライトを目指す。本公演では制御ソフトウェア更新計画とこれまでの進歩
を報告する。

1 Introduction

NASCO (NANTEN2 Super CO survey as legacy)

とは、チリ共和国アタカマ高地 (4800m) に設置され
ている口径 4mの NANTEN2 電波望遠鏡を用いて
超広域分子雲サーベイを実施する計画である。これ
は NANTEN2 望遠鏡から観測可能な全天の 70%の
領域の分子雲地図の作成を目標としている。分子雲
の全天にわたる地図は未だ存在しておらず、広範囲
かつ高分解能 ( 2.6’ )の分子雲サーベイは世界初とな
る試みである。この分子雲地図の作成によって、他
波長の観測機器によるデータとの比較研究が可能と
なり、星形成や超新星残骸など様々な星間現象の解
明に貢献できると期待される。
しかし NASCO 計画の実現において、観測効率や
データ処理などの問題でハードウェア、ソフトウェア
の両方で現在の NANTEN2 制御システムは適して
いない。そのため我々は制御システムの更新を最優
先で進めている。本集録では、現在までの制御シス

テムの更新を紹介する。
2章では NASCO計画の実現における制御システム

の要求を示し、3章では、雛形とする大阪府立 1.85m

望遠鏡システムについて説明する。4.1章ではハード
ウェアの更新について、4.2章では制御ソフトウェア
の更新について紹介し、5章で今後の計画について
述べる。

図 1: NANTEN2 電波望遠鏡
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2 NASCO 計画の実現に要求され
る仕様

NASCO 計画の実現に向けて、新制御システムに
要求される仕様として以下のことが重要となる。

• マルチビーム受信機の搭載

制御システムにはマルチビーム受信機の搭載によっ
て約 2TB/day まで増加するデータレートを処理す
るための能力が必要となる。

• マルチビーム観測の最適化

現在の NANTEN2 制御ソフトウェアではシングル
ビーム観測を行っていたため、マルチビーム観測に
対応できていない。したがって、新たに最適なマルチ
ビーム観測を可能とするソフトウェアが必要となる。

• 観測オペレーションの簡素化および自動化

NASCO 計画では長期にわたるルーチン的な観測が
想定されており、観測者の作業による負担を軽減す
るため、また作業の効率化のためにある程度の作業
の簡素化および自動化が望ましい。

• データ解析の効率化

膨大なデータ処理はプロジェクトの進行に影響を与
え、本質的に重要である。

• 持続的な運用の実現

長期にわたる運用が見込まれるため、装置変更に柔
軟な対応が必要とされる。

3 大阪府立大 1.85m 望遠鏡
NASCO計画にむけた NANTEN2制御ソフトウェ
ア更新では大阪府立大が中心となって運用している
1.85m 電波望遠鏡 (国立天文台野辺山構内に設置)の
制御システム (以下、 1.85 制御系)を改良して搭載
する。 1.85 制御系は Linux/Pythonを用いており、
各種装置の制御、各種ログの記録、簡易解析を含め
た観測の自動化を実装している。これを改良するこ
とで前述の要求を満たすことができると考えている。

したがって制御ソフトウェア更新は、 1.85 制御系を
NANTEN2に対応させるため修正を行うことと、新
たなマルチビーム受信機を用いた最適化された観測
をおこなう機能の実装することの 2点に集約される。

4 現制御システムの課題と更新の
進捗

4.1 ハードウェアの更新
現在の制御ハードウェア (計算機)における課題と

は、計算機の処理速度などの基本性能が不足してい
ることである。現在、使用されている計算機は NAN-

TEN2 計画の開始 ( 2004 年)と同時に搭載されたも
のであり、すでに 10 年以上が経過している。この
ため現在の制御システムを用いた観測は可能である
が、NASCO 計画によるマルチビーム受信機を用い
た観測が開始すると、約 2 TB/dayの観測データや
更新後のソフトウェアによる新たな制御項目により
現在の計算機では処理能力が不足してしまう。また、
OSに関しても検討が必要であり、現在の計算機で使
用している OS は Real-Time Linux を用いている。
Real-Time Linux とは時刻同期が重要となる計算機
で使用されていた OS だが、すでにサポートが終了
している。セキュリティの観点からもサポートが継
続している OS を使用することは重要である。
以上の検討から、 NASCO 計画の実現に向けて制

御システムの更新は急務であり、すでに昨年度から
主鏡から受信機までの全ての装置において、データ
取得とその処理に用いられている計算機のリプレイ
スを進めている。(図 2 を参照。)

gate 用

観測用

解析用

駆動系制御用

光学系制御用

受信機制御用

nangate

necobs

necanaly

necctrl

necopt

necrx

制御システムの計算機構成

図 2: 制御システムの計算機構成
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使用される OSはモータ制御に用いられる計算機で
は Debian 、それ以外の計算機では Scientific Linux

を採用した。これは 1.85m 望遠鏡のモータ制御ソフ
トウェアが Debian を想定して作成されていること、
それ以外の制御システムでは操作性とセキュリティ
の観点から選択された。

4.2 制御ソフトウェア更新
現在の観測で使用されている制御ソフトウェアに
おける問題点として、ソフトウェアに Alpacaという
プログラミング言語を用いていることがあげられる。
Alpaca は独自に開発された言語であり、これが用い
られたことにより現在の制御ソフトウェアでは新た
な観測方法の追加やデータ処理の変更などが難解な
ものとなり、ソフトウェアの汎用性が低くなってい
る。また、 Alpaca は前述した Real-Time Linux 上
で構築されているため、計算機リプレイスで更新さ
れた OS 上では現在の制御ソフトウェアをそのまま
使用することはできない。
このため、本改修では Alpaca 言語を用いたソフ
トウェアを廃し、新たに python 言語を用いたソフ
トウェアを作成し、更新を進めている。制御ソフト
ウェアは前述した 1.85 制御系の階層構造にならって
開発を行う。図 3 は開発する制御ソフトウェアの階
層構造である。各階層を簡易的にレイヤーと呼ぶ。

manager

controllor

observer

operator KOSMA

Function modules

Device modules

Device driver

下位レイヤー

自動観測を統括

観測を統括

望遠鏡操作の統括

上位レイヤー

望遠鏡機能の実装

装置制御の実装

図 3: 制御ソフトウェアのレイヤー図

この階層構造により、各レイヤーのソフトウェア
上での役割が定められ、観測オペレーションの実装

およびその自動化、装置変更による制御ソフトウェ
アなどにおける変更箇所が明確となり、スムーズな
開発を見込むことができる。
各種レイヤーの具体的な役割は、

• manager : 自動観測の実装

• observer および operator : 各種観測方法の実装

• controller : 各種望遠鏡装置の統括

• 下位レイヤー : 各種望遠鏡装置の実装

である。
現在は下位レイヤーに含まれるアンテナやドーム

など各種望遠鏡装置の制御ソフトウェアの python化
がほぼ完了している。またこれらを用いた observer

および operator に含まれるポジションスイッチ観測
や OTF観測など各種観測方法を実施するソフトウェ
アの作成および試験を進めている段階である。

5 今後の計画
現在も NANTEN2 制御ソフトウェアの更新を進

めているが、今シーズンの目標としてシングルビー
ム受信機を用いた観測を目指す。このため更新され
た制御ソフトウェアを用いた各種試験を進めており、
すでに望遠鏡を構成するアンテナやミラーなど各装
置の動作試験を実施し、従来と同等の性能に達して
いることを確認した。この試験については今後、各
種観測方法の実装を行い、2016 年 9 月には科学観
測を実施する予定である。また 今後のNASCO 計画
の実現については、最適なマルチビーム観測の実装、
観測オペレーションの簡素化および自動化、データ
解析の効率化について検討を進め、開発を進めてい
く予定である。
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NANTEN2新マルチビーム受信機の開発
堤 大陸 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

　我々が運用しているチリ・アタカマ砂漠の 4 mミリ波/サブミリ波望遠鏡 NANTEN2では一酸化炭素分
子 CO(J = 2− 1, 1− 0)輝線の観測を行い、そこで得られた広範囲の観測データを用いて様々な星間現象の
解明を進めてきた。今後 HI の観測データとの比較を行うことによる水素ガスの精密定量を行うことで、星
間物質の研究が劇的に進歩すると予想される。しかしその一方で、現在に至るまで数分角程度の分解能で全
天をカバーした COの観測データは未だ作られていない。その現状を受けて、NANTEN2で現在進行して
いる NASCO(NANTEN2 Super CO Survey as Legacy)計画では南半球から観測可能な、全天の約 70%を
カバーする超広域高感度 CO観測を目標としている。
　これまでに NASCO計画用の受信機は光学系設計が終了している。その光学設計に基づいて、115 GHz帯
受信部の形状を決定し、熱計算および強度計算等の構造解析を行っている。230 GHz帯用受信部については
現在各コンポーネントの配置を検討し、今後詳細なデザインを決定、同様に解析を行う方針である。またそ
れと並行して、実際に NANTEN2望遠鏡に搭載可能なクライオスタットなどの設計を進めている。

1 背景 (NASCO計画)

CO の観測によって、我々は星形成や超新星残骸
等の星間現象をの解明を行ってきた。星間物質の大
部分を占めているのは水素ガスのため、HIと COの
観測データの比較を行うことで得られる精密な質量
分布は、星間物質の研究を劇的に進歩させると予想
されている。しかし、全天の HI の観測データは既
に作られている一方で、分子雲の広域観測はこれま
でにいくつか行われてきたが、なんてん望遠鏡での
NGPS(NANTEN2 Galactic Plane Survey)のデータ
はナイキストに取れていない、CfA 1.2 m望遠鏡での
観測は分解能が低いなどの問題がある。そのため、星
間分子雲の高分解能での超広域観測を行う NASCO

計画を我々は進めている。NASCO計画の目標は、こ
れまでの分子雲観測を大幅に凌駕し、CO(J = 1−0)

輝線スペクトルデータを、2.6 分角の分解能で On-

The-Fly観測によるフルサンプリングにより取得す
ることである。最終的には全天のうちNANTEN2か
ら観測可能な全天の約 70 %を観測を行うこの計画
のうち、Plank衛星による観測データから選定した
主要な領域 (全天の 37 %)を 2年で観測するのが直
近の目標である。

2 電波望遠鏡NANTEN2

我々名古屋大学天体物理学研究室 (A研)は、南米
チリのアタカマ高地に電波望遠鏡NANTEN2を所有
している。口径 4 mのパラボラアンテナを用いて、
100 GHzから 800 GHz までのミリ波・サブミリ波
観測を行う。図 1に NANTEN2 の外観を掲載する。
主に一酸化炭素 (CO)分子の回転輝線の観測を行い、
星間空間に星の形成や超新星残骸の研究などに利用
されている。また、本研究室の受信機の他にドイツ
のケルン大学の 460 GHz/810 GHzマルチビーム受
信機 SMARTでの観測も行われている。

図 1: NANTEN2の外観
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3 マルチビーム受信機
NASCO計画の観測目標を達成するために、現在

NANTEN2に搭載中のシングルビーム受信機より観
測効率の良いマルチビーム受信機を新たに開発する。

3.1 光学系設計
マルチビーム受信機の光学系設計は、当初ピラミッ
ド型ミラーを採用した、115 GHz帯 3ビームと 230

GHz 帯 1 ビームの光学系を検討した。この 4 ビー
ムすべてにおいて開口能率 65 %以上、 エッジレベ
ル-30 dBを目標としたが、ビームの光軸からのズレ
が大きく、キャビン内に配置するミラーのサイズに
も制限があるなどの理由から、これらを達成する事
は難しい事が判明した。詳細は第 45回天文・天体物
理若手夏の学校の加藤の報告を参照されたい。
その結果を受けて新たに考案されたのが、冷却ミ
ラーを用いた新たな光学系設計である。この設計で
は、光軸上に 1ビームの 230 GHz両偏波 2SB受信
機、その周囲に 4ビームの 115 GHz両偏波 SSB受
信機を配置し各周波数同時受信を行う。開口能率は
約 67%以上、エッジレベルは常温系で 27 dB冷却系
で 15 dBを達成する。

図 2: マルチビーム受信機用の光学設計

図 3: Az/Elごとのビームパターン

3.2 クライオスタット
図 4、図 5に光学系設計で定められたクライオス

タット内部における各周波数帯受信部の配置を示す。
5つの受信部を光学設計通りに配置するには、これ
までのシングルビーム用のクライオスタットでは容
積が小さすぎる。そのため、現在NANTEN2に搭載
されている受信機のクライオスタットもより大型で、
かつキャビンに十分収まるものを設計する方針であ
る。さらに、4 Kステージ上に複数のコンポーネン
トが存在するため、受信機の心臓部である超電導ミ
キサが十分に冷却されるようにクライオスタット内
部の熱計算を行うことを予定している。

図 4: 上から見た各ミラーの配置

図 5: 4 Kステージ上のコンポーネント
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3.3 115 GHz帯受信部
現在予定している両偏波・SSB仕様の 115 GHz帯
受信部は、光学設計の要求から冷却ミラーの真下に
ホーンを配置する。この設計の場合、冷却アンプ等
の各部品にトラブルが発生した場合、交換を行うに
は冷却ミラーを取り外すなどの複雑な作業を行うこ
とになるが、NANTEN2のある標高 4800mという
高地において複雑かつ繊細な作業を行うことは難し
い。そこで 115 GHz帯受信部は、組み立て・メンテ
ナンスの簡易化を目指して、各ビームごとに独立し
たゴンドラと呼ばれる構造を採用している。このゴ
ンドラは、2枚の冷却ミラーおよびコルゲートホー
ンから冷却アンプまでを連結した一体型となってい
て、導波管などの配線とゴンドラ固定用のネジを外
すだけで、ゴンドラ一式が取り外し可能となる。

図 6: 115 GHz帯用受信部用ゴンドラ

また、各ゴンドラに接続されるローカル信号用の
導波管、アンプやアイソレーターのバイアス線、IF

信号用のケーブルなどはこれまでのシングルビーム
受信機 (1ビーム・両偏波・DSB)と比べておよそ 10

倍の量になる。この大量のケーブルをゴンドラなど
複数のコンポーネントの存在するクライオスタット
内部に上手く配線するために、115 GHz帯用のバイ
アスケーブルは、電子基板などに使用されるフラッ
トケーブルを採用する予定である。フラットケーブ

ルの利点は、複数の導線を薄い帯状にまとめること
による取り回しの容易さと、その熱伝導性の低さに
より伝熱のカットが可能であるという点である。
また、ゴンドラ自体のコンパクト化のために、115

GHz帯受信部用のミクサブロックは長谷川 (大阪府
大)が製作したCPRx採用している。これは 115 GHz

帯の信号を選択通過させる SSBフィルタ、円偏波分
離器、ローカルカプラ、着脱式ミキサを直結させた
ものであり、これまでの組み立て式のミクサブロッ
クと比べ大幅なサイズダウンに成功している。

図 7: 長谷川モデルミクサブロック (CPRx)

クライオスタット内部において、数Kという低温
状態に置かれるゴンドラは、重力による力学的な変
形に加えて、熱による変形 (収縮)を無視することは
できない。特に、冷却ミラーの設置角度の誤差は、受
信機の性能に大きく関わる。図 8にゴンドラ単体の
重力による変形のシミュレーションの結果を示す。
重力による変形は、4 Kステージから外側に飛び出

している部分の変形によるものであるが、変位量は
最大で約 41 µmであり、加工精度よりも十分に小さ
いことから問題無いとの結論に至った。熱収縮に関
しては、ゴンドラ全体が 4 Kまで冷却されると仮定
した場合、最大で 1 mm程度 (高さ方向)縮むが、実
際に冷却を行う場合は、電波窓や 70 Kシールドおよ
び他のゴンドラからの輻射に加えて、導波管等の配
線からの熱の流入も考慮しなければならない。その
ため、詳細な熱計算を今後行うことを予定している。

図 8: ゴンドラの重力による変形
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3.4 230 GHz帯受信部
現在の光学設計では、230 GHz帯の受信部は光軸
上にポインティング用として設置される。この 230

GHz帯の受信部の仕様は両偏波・2SBであるが、こ
れにより複数の輝線を同時に観測することが可能に
なり、それを比較することで分子雲の密度・温度を同
定することも可能になるという利点もある。230 GHz

帯の受信部は、ミクサに取り付ける磁石による影響
がアイソレータおよび冷却アンプに及ぶのを避ける
ために、分離型のデザインを採用する。図 9に 230

GHz帯用受信部のコルゲートホーンからミキサまで
の構造を示す。

図 9: 230 GHz帯フロントエンド

ホーンから入力された天体の信号は、円偏波分離
器で 2つの偏波に分けられて 2SBフィルタに入り、
USBと LSBの二つの IF(中間周波数信号)として取
り出される。今後、クライオスタット内部のコンポー
ネントとの干渉や配線の構造、熱や重力による変形
を検討し、形状を決定する。

4 まとめ
NANTEN2で行われる超広域分子雲サーベイに向
けた、マルチビーム受信機の開発を行うことが決定
した。冷却ミラーを用いた 115 GHz帯 4ビーム+230

GHz帯 1ビームでの光学設計が終了しており、受信
機内部の各ビームの受信部の設計を行っている。115

GHz帯受信部はゴンドラを用いたデザインを採用し、
今後配線の仕方や熱計算を行う。230 GHz帯受信部
は配置案の検討を進め、詳細な構造が決定し次第、
115 GHz帯受信部同様に配線や熱計算を行う予定で

ある。また、それらのコンポーネントを配置するク
ライオスタットに関しても、外部との接続部品や望
遠鏡へ搭載するためのパーツなどの選定・設計を行
い、実際に使用するクライオスタットの製作に取り
掛かる予定である。

Reference
黒田 修士論文 2012, 名古屋大学

伊藤 修士論文 2015,名古屋大学
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次世代ガンマ線望遠鏡CTA小口径望遠鏡カメラの
光検出効率向上に向けたSiPM用レンズアレイの検討

朝野 彰 (名古屋大学大学院 理学研究科)

概要
チェレンコフ望遠鏡アレイ（Cherenkov Telescope Array、CTA）は、宇宙における高エネルギー現象によ
り放射されるガンマ線観測を目的とした国際共同実験である。大・中・小と異なる口径の大気チェレンコフ望
遠鏡により、20 GeV–300 TeVの広い観測エネルギー帯域を実現する。また、北・南半球に計 100台程設置
することで広い有効面積を有し、従来よりも 1桁高いガンマ線検出感度の実現を目指す。CTAにより期待さ
れる科学成果の一つに銀河系内における宇宙線陽子の加速起源探査があり、これまでのガンマ線観測によっ
て超新星残骸、パルサー風星雲、及び銀河中心は宇宙線陽子を Knee領域まで加速する有力候補であると考
えられている。しかし、現行望遠鏡にて 100TeV超のガンマ線観測は行われていないため、これら有力候補
天体にて Knee 領域まで加速された宇宙線陽子は見つかっていない。CTA の高いガンマ線源検出感度によ
り 100 TeV超のガンマ線エネルギースペクトルの測定が実現することで、パルサー風星雲における宇宙線陽
子加速の有無に迫ると期待されている。我々は 3種類ある小口径望遠鏡設計の内、Gamma-ray Cherenkov

Telescope（GCT）の焦点面カメラを開発している。GCTの光学系は副鏡を採用しているため、焦点面カメ
ラの画像を縮小することでカメラの小型化と製作費用の低減を可能にした。GCTの焦点面カメラには、ガ
ンマ線による電磁シャワー由来のチェレンコフ光（波長 300–550 nm）に対する高い光検出効率と 1画素あ
たりの費用が安価であることが要求される。これら要求を満たす半導体光電子増倍素子（SiPM）を GCTの
焦点面カメラに採用している。しかし、SiPMの隣接する画素間には隙間（不感領域）があり、10%程度の
チェレンコフ光は検出されない。不感領域による光検出効率の損失を最小限に抑えるために、有感領域に入
射チェレンコフ光を集光する紫外透過型レンズアレイの作製を提案した。本講演では、紫外透過率が高い光
学材料の特性測定、光線追跡ソフトを用いた光学シミュレーションによるレンズアレイ形状の選定、及びレ
ンズアレイ形状の最適化について述べる。

1 CTA計画
チェレンコフ望遠鏡アレイ（Cherenkov Telescope

Array、CTA）は、超高エネルギーガンマ線観測を目
的とした国際共同実験である。大・中・小と異なる
口径の大気チェレンコフ望遠鏡により、図 1に示す
ような 20 GeV–300 TeVの広い観測エネルギー帯域
における観測を可能にしている。100 GeV以下のエ
ネルギー帯域では、フェルミ衛星の観測データも利
用することで、6桁以上の連続したガンマ線エネル
ギースペクトルを得ることができる。また、北・南
半球に計 100台程設置することで広い有効面積を実
現し、従来よりも 1桁高いガンマ線源検出感度を目
指す。

CTA計画では、銀河系内宇宙線起源や加速機構の解
明、暗黒物質の対消滅に起因するガンマ線の検出、
ガンマ線バーストにおける高エネルギーガンマ線放
射機構の解明などの科学成果が期待されている。宇
宙線については Kneeと呼ばれる地球への到来頻度
のエネルギー依存性が 5× 1015 eV付近で変化する
領域があるとわかっており、これは銀河系内の宇宙
線起源における加速限界が Knee領域にあることを
示唆していると考えられている。この 5× 1015 eV

まで宇宙線陽子を加速している天体を見つけること
は、銀河系内の宇宙線源を特定する鍵となる。しか
し、荷電粒子である宇宙線陽子は銀河内磁場によっ
て進行方向を曲げられるため、その到来方向から宇
宙線起源を特定することはできない。一方で、宇宙
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図 1: CTA、H.E.S.S.望遠鏡、フェルミ/LAT検出
器のガンマ線検出感度曲線 (画像提供：CTA Consor-

tium)

線陽子は周囲の星間ガスとの相互作用で中性パイ中
間子 (π0)を生成し、π0 は崩壊してガンマ線を放射
する。このガンマ線は、銀河系内磁場の影響を受け
ないため、宇宙線陽子起源探査に有効であると考え
られている。
図 2に示すように、ガンマ線は地球大気に入射す
ると電磁シャワーを起こし 1◦程の広がりを持つチェ
レンコフ光を発生させる。これを地上で観測する手
段の一つとして、H.E.S.S.やMAGIC、VERITASと
いった大気チェレンコフ望遠鏡がある。現在運用中の
大気チェレンコフ望遠鏡やフェルミ衛星といったガ
ンマ線観測衛星によって複数個の超新星残骸やパル
サー風星雲が発見されている。超新星残骸は銀河系
内における宇宙線起源の最有力候補と考えられてお
り、これまでのガンマ線観測から宇宙線陽子が数十
TeV領域まで加速されている証拠は見つかっている
が、Knee領域まで陽子を加速している超新星残骸の
発見には至っていない。一方、パルサー風星雲につい
ては電子を～1015 eVまで加速していることがわかっ
ており、銀河系内でKnee領域まで粒子加速が確認さ
れている唯一の天体であるため、銀河系内における
宇宙線起源の有力候補天体の一つであると考えられ
ている。しかし、現行望遠鏡の観測エネルギー範囲
ではパルサー風星雲にて加速された電子由来のガン
マ線が卓越しているため、宇宙線陽子が Knee領域
まで加速されている証拠は見つかっていない。また、
銀河中心でも宇宙線陽子を 5× 1015 eVまで加速し
ている可能性を示唆する観測結果があるが、現行望

図 2: 電磁シャワーの概念図 (H.J.Völk and

K.Bernlöhr. 2009)

遠鏡における有効面積の不足によって 100 TeV超の
ガンマ線観測は行われていないため決定的証拠は未
だにない。CTAの広い有効面積によって 100 TeV超
のガンマ線エネルギースペクトル測定が実現すれば、
銀河系内にて Knee領域まで加速されている宇宙線
陽子の有無に迫ることが期待される。

2 GCTの光検出器
CTAの小口径望遠鏡では、3種類の設計が提案さ

れている。その内Gamma-ray Cherenkov Telescope

（GCT）は、図 3に示すように主鏡と副鏡の反射鏡と
2,048画素の焦点面カメラから構成されている。副鏡
を用いて焦点距離を短縮して焦点面上の画像を縮小
することでカメラの小型化を実現し、望遠鏡製作費
用の低減を可能にする。
GCT の焦点カメラに使用する光検出器は、波長

300–550 nmに対して高い光検出効率を持つことが要
求される。波長 300 nm以下の電磁シャワー由来チェ
レンコフ光は大気で減衰すること、バックグラウン
ドの主成分である夜光の強度が 550 nm以上で高い
ためである。また、多数の画素が必要なため、画素
あたりの費用を低減することが要求される。上記の
要求を満たす半導体光電子増倍素子（SiPM）を焦点
面カメラに採用している。
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図 3: GCTプロトタイプの全体図 。図中左側にある
1枚構成の反射鏡が副鏡で、焦点面カメラと対にあ
る (画像提供：CTA Consortium)。

3 光検出器用レンズアレイ
図 4 に示す GCT で採用を検討している配列型

SiPMの 1画素には 3 mmの有感領域と 0.2 mmの
不感領域が存在し、10%程度の入射チェレンコフ光
は検出されない。このような損失を最小限に抑える
ために、入射チェレンコフ光を有感領域に集光する
紫外透過型レンズアレイの製作を提案した。本研究
では、紫外透過率が高い光学材料の特性測定と光学
シミュレーションを用いた紫外透過型レンズアレイ
形状の選定、及び最適なレンズアレイ形状の検討を
する。

図 4: 浜松ホトニクス社製の多チャンネル SiPM (画
像提供：CTA Consortium)。

3.1 光学材料特性の測定

レンズアレイの試作には、紫外線の透過率が高く
表面実装しやすい紫外透過型ガラスUVC-200Bを使

用する。そのために、UVC-200Bの屈折率を偏光分
光計 (エリプソメータ、型番：FE-5000)を用いて測定
した。図 5は波長領域 300–800 nmにおける UVC-

200Bの屈折率測定結果を示す。420–640 nmに見ら
れる不連続な測定値は測定器機特有の系統誤差と推
測される。この不連続領域を除外して、波長 300–700

nmをセルマイヤー分散式

n(λ)2 = 1 + B1λ2

λ2−C1
+ B2λ2

λ2−C2
+ B3λ2

λ2−C3
(1)

でフィットした結果が図 6の実線である。
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図 5: UVC-200Bの屈折率測定結果。丸点は４回測
定の屈折率平均値を示す。

3.2 レンズアレイの光学シミュレーション

光学材料の測定結果から得た紫外透過型ガラスの
屈折率値（セルマイヤー分散式）を光線追跡ソフト
(ROOT-based simulator for ray tracing、ROBAST)

に組み込んで、紫外透過型ガラス製レンズアレイ有
無での光検出効率を光学シミュレーションにて導出
した。SiPM用レンズアレイ形状候補の一つとして
半球型があり、図 6に示すように焦点面カメラで検
出するチェレンコフ光の入射角度（30◦–60◦）を考慮
して半球形状レンズアレイの光線追跡をした。この
光学シミュレーション結果を踏まえて、レンズアレ
イ有無で光検出効率は相対値にして最大約 10%程度
増加するとわかった。
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図 6: SiPM（3mm）に使用する紫外透過ガラス製レ
ンズアレイ形状候補の一つ。図中の半球型レンズア
レイと SiPM間にはエポキシ樹脂（屈折率 1.55）と
接着用の光学セメント（屈折率 1.56）がある。他に
もレンズアレイ形状の候補として台形型がある。

3.3 レンズアレイ形状の選定

光学シミュレーションの結果を検証するため、次
の様な測定を検討している。

1. レンズがある場合、検出器への入射角度に応じ
て集光効率は変化する。検出器を回転ステージ
に載せて、レンズアレイ集光効率の入射角度依
存性を測定する。

2. 入射光がレンズ内で複数回反射して隣接する画
素へ光が混入する可能性があるので、その混入
割合を測定する。

上記測定には、GCT光検出器で採用することを検討
している 1画素がそれぞれ 3× 3 mm2、6× 6 mm2

の SiPM計 2個及び、波長 300–550 nmの光源を用
いる。今後は、この検討実験から得た結果と光学シ
ミュレーション結果の整合性を検証し、レンズアレ
イ採用による光検出効率の向上に関して定量的な結
果を得る予定である。
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ʮ͔͋Γʯதؒ੺֎ઢશఱϚοϓͷද໘ً౓ͷධՁํ๏

ɹ޾Ӌɹߴ ԰େֶେֶӃݹ໊) ཧֶڀݚՊ)

Abstract

ɹ੺֎ઢఱจӴ੕ʮ͔͋Γʯ͸ɺ2006೥ 5݄͔Β 1೥ 3͔݄ʹΘͨΓɺӉ஦͔Βͷதؒɾԕ੺֎ઢ์ࣹΛશ

ఱεΩϟϯ؍ଌͨ͠ɻͦͷ͏ͪɺ೾௕ 9 µmόϯυ͸ɺ୸ૉܥͷμετͰ͋Δଟ؀๕߳଒୸Խਫૉ (Polycyclic

Aromatic Hydrocarbon; PAH)͔Βͷ์ࣹΛͱΒ͑ɺ18 µmόϯυ͸ɺߴԹͷඍখμετ͔Βͷ೤์ࣹΛ

ͱΒ͑ΔɻຊڀݚͰ͸ɺ9 µmόϯυͱ 18 µmόϯυʹ͓͚ΔશఱϚοϓΛ࡞੒͠ɺද໘ً౓ͱͦͷෆఆੑ

ΛධՁͨ͠ɻ࠷ॳʹɺ؍ଌσʔλʹରͯ͠ɺ૷ஔ༝དྷͷϊΠζͷิਖ਼΍ɺԫಓޫ΍݄ͷ໎ޫͷআڈͳͲɺ͞

·͟·ͳิਖ਼Λશఱʹ౉ͬͯద༻ͨ͠ɻ͜ΕΒͷิਖ਼ΛͨͬߦͷͪɺۭؒϏϯ͝ͱʹɺෳ਺ճεΩϟϯͷฏ

Ҭʹ͓͍ͯɺྖܠతͳ௿എܕ੒ͨ͠ɻ·ͨɺయ࡞ϚοϓΛࠩޡΒɺද໘ً౓Ϛοϓͱɺͦͷ͔ࠩޡ஋ͱඪ४ۉ

1ճͷεΩϟϯ͋ͨΓͷݕग़ݶքΛٻΊɺ9 µmͰ 70 mJyɺ18 µmͰ 250 mJyͱ͍͏஋͕ಘΒΕͨɻ͜ͷ

஋͸ɺଧ্ͪ͛લͷ؍ଌ૷ஔͷੑೳ (Onaka et al. 2007)͔Βظ଴͞ΕΔ஋ͱɺϑΝΫλʔͷൣғͰҰக͢

Δ͜ͱΛ֬ೝͨ͠ɻ

1 ੺֎ઢఱจӴ੕ʮ͔͋Γʯ

੺֎ઢఱจӴ੕ʮ͔͋Γʯ͸ɺ೔ຊओಋͰ։ൃ͞

Εͨ࠷ॳͷ੺֎ઢఱจӴ੕Ͱ͋Δɻ2006೥ 2݄ 22೔

ʹଧ্ͪ͛ΒΕɺಉ೥ 5݄͔Β؍ଌΛͨͬߦɻʮ͔͋

ΓʯͷओཁͳϛογϣϯͷҰ͕ͭɺӉ஦͔Βͷதؒɾ

ԕ੺֎ઢ์ࣹͷશఱεΩϟϯ؍ଌͰ͋Δɻ൒೥Ͱશఱ

Λ 1ճ૟ఱ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ɺӴ੕಺ͷྫྷഔׇ͕͢ރ

Δ·Ͱͷ 1೥ 3͔݄ͷؒʹɺෳ਺ճͷ؍ଌΛͨͬߦɻ

தؒ੺֎ઢͷશఱϚοϓ͸ɺ೾௕ 9 µmόϯυͱ 18

µmόϯυͷͦΕͧΕͷ؍ଌσʔλΛ༻͍ͨɺ̎छ

ྨͷϚοϓ͔Β੒Δɻ9 µmόϯυͰ͸ɺଟ؀๕߳଒

୸Խਫૉ (Polycyclic Aromatic Hydrocarbon; PAH)

͔Βͷ์ࣹΛͱΒ͑ΔɻPAH์ࣹͷݕग़Λ໨తͱ͠

ͨશఱͷ૟ఱ؍ଌ͸ɺੈքͰॳΊͯͰ͋Δɻ·ͨɺ18

µmόϯυ͸ɺߴԹͷඍখμετ͔Βͷ೤์ࣹΛͱΒ

͑Δɻ

ɹຊڀݚͰ͸ɺ9 µmόϯυͱ 18 µmόϯυʹ͓͚

Δ؍ଌσʔλʹɺ͞·͟·ͳิਖ਼Λద༻͠ɺද໘ً

౓ϚοϓΛ࡞੒ͨ͠ɻ͜͜Ͱ͸ɺ۩ମతͳิਖ਼ͷ಺

༰ͷҰ෦ͱͯ͠ɺ૷ஔ༝དྷͷϊΠζͷิਖ਼ɺԫಓޫ

ͷআڈɺ݄ͷ໎ޫิਖ਼Λ͛ڍΔɻද໘ً౓Ϛοϓ͸ɺ

͋Δେ͖͞ʹ۠੾ͬͨϏϯ͝ͱͷɺෳ਺ճεΩϟϯ

ͷฏۉ஋ͱͨ͠ɻ·ͨɺͦͷࠩޡ͸ෳ਺ճଌఆͷඪ

४ࠩޡͱͨ͠ɻ

2 σʔλͷิਖ਼ͱද໘ً౓Ϛοϓ

ͷ࡞੒

2.1 ༝དྷͷϊΠζͷิਖ਼ثग़ݕ

ʮ͔͋Γʯதؒ੺֎ઢݕग़ثͰͷɺ৴߸ͷಡΈग़

͠ํ๏ΛҎԼʹࣔ͢ɻ ͷثग़ݕ 1ϐΫηϧͷ໛ࣜਤ

Λɺਤ 1ʹࣔ͢ɻਤ 1ʹ͓͍ͯɺޫ͕ࢠೖࣹ͢Δͱɺ

ਤ 1: ʮ͔͋Γʯͷதؒ੺֎ઢݕग़ث (1ϐΫηϧ)ͷ

໛ࣜਤ (ఱ౵ 2014)

ίϯσϯαʔʹిՙ͕஝ੵ͞ΕΔɻίϯσϯαʔ͸ɺ

Ұఆؒ࣌͝ͱʹిՙ͕Ϧηοτ͞ΕɺͦΕ·Ͱʹ஝

ੵ͞Εͨిՙ͕ɺ৴߸ͱͯ͠ಡΈग़͞ΕΔ࢓૊Έͱ

ͳ͍ͬͯΔɻ΋͠ɺҰఆͷ໌Δ͞ͷۭͰɺ఺͕ݯ 1

ग़͞Εͨ৔߹ɺίϯσϯαʔ಺ʹ஝ੵ͞ΕΔཧݕͭ
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૝తͳిՙྔͱɺཧ૝తͳೖࣹޫྔͷؒ࣌ґଘੑ͸ɺ

ਤ 2ͷ఺ઢͷΑ͏ʹͳΔɻ͔͠͠ɺίϯσϯαʔͷ

ਤ 2: Ұఆͷ໌Δ͞ͷۭʹɺ఺͕ݯ ࣌ग़͞Εͨݕ1ͭ

ͷ؍ଌྫ (ఱ౵ 2014)ɻ(a) ίϯσϯαʔʹ஝ੵ͞Ε

Δిՙྔͷؒ࣌มԽɻ (b) ೖࣹޫྔͷؒ࣌มԽɻ(a),

(b)ͱ΋ʹɺ࣮ઢ͸ϦχΞϦςΟɺϦηοτΞϊϚϦ

ͷӨڹΛड͚ͨ؍ଌσʔλɺ఺ઢ͸ຊདྷͷ؍ଌσʔ

λΛࣔ͢ɻ

ిՙ͕Ϧηοτ͞Εͨ௚ޙ͸ɺճ࿏಺ͷτϥϯδε

λʹిྲྀ͕ྲྀΕͯԹ౓্͕ঢ͠ɺԹ౓͕໭Δ·Ͱͷ

ؒɺ஝ੵిՙྔʹΦϑηοτ͕ͷͬͨঢ়ଶʹͳΔɻ͜

ΕΛϦηοτΞϊϚϦͱ͍͏ɻ·ͨɺిՙ͕஝ੵ͞

ΕΔʹͭΕɺݕग़ؒثͷόΠΞε͕௿Լ͠ɺͦΕʹ

൐͍ײ౓΋௿Լ͢Δɻ͜ͷݱ৅ΛϊϯϦχΞϦςΟ

ͱ͍͏ɻ͜ΕΒͷݱ৅Λվળ͢ΔͨΊʹɺิਖ਼ؔ਺

Λ࡞੒ͯ͠ద༻ͨ͠ɻิਖ਼ͷલޙͷϚοϓͷมԽΛɺ

ਤ 3ʹࣔ͢ɻ

ਤ 3: ϦηοτΞϊϚϦɺϊϯϦχΞϦςΟΛิਖ਼͢

Δલޙͷɺ18 µmόϯυͷϚοϓ (ఱ౵ 2014)ɻࠨਤ

͕ิਖ਼લɺӈਤ͕ิਖ਼ޙͷϚοϓͰ͋ΔɻۜՏ࠲ඪ

(l, b)=(92◦,−36◦)Λத৺ͱ͢Δɺ17◦ × 17◦ ͷྖҬ

Λ͍ࣔͯ͠ΔɻΧϥʔόʔͷ୯Ґ͸ [MJy/sr]ɻ

2.2 ԫಓޫͷআڈɺ݄ͷ໎ޫͷิਖ਼

੺֎ઢྖҬʹ͓͚Δԫಓޫͱ͸ɺଠཅܥ಺ͷਖ͔

Βͷ೤์ࣹͰ͋Γɺԫಓ໘ʹԊͬͨڧ౓෼෍Λͯ͠

͍ΔɻKondo et al. 2016Ͱ͸ɺʮ͔͋Γʯதؒ੺֎

ઢͷશఱϚοϓ͔Βɺ͜ͷڧ౓෼෍ΛϞσϧԽͨ͠ɻ

͜ͷϞσϧΛ༻͍ͯɺԫಓޫͷࠩ͠Ҿ͖Λͨͬߦɻ͜

ͷࠩ͠Ҿ͖ͷલޙͷ 9 µmόϯυͰͷද໘ً౓Ϛο

ϓΛਤ 4ʹࣔ͢ɻ

(a)

(b)

ਤ 4: (a)ԫಓޫΛࠩ͠Ҿ͘લͷɺ9 µmόϯυͷશఱ

Ϛοϓ (ఱ౵ 2014)ɻۜՏ࠲ඪܥͰࣔ͢ɻਫฏํ޲ʹ

੒෼͸ۜՏ໘ͰɺͦΕʹަΘΔ੒෼͕ԫಓ͕ͨͬ޿

ޫͰ͋Δɻ(b) ԫಓޫ੒෼Λআͨ͠ڈɺ9 µmόϯυ

ͷશఱϚοϓ (ۙ౻ 2015)ɻ(a)ɺ(b)ͱ΋ʹɺΧϥʔ

όʔͷ୯Ґ͸ [MJy/sr]Ͱ͋Δɻ

݄ͷ໎ޫͷӨڹ͸ɺ๬ԕڸͷࢹ໺಺ʹ݄͕ೖͬͯ

͍ͳ͍ͷʹ΋ؔΘΒͣɺ݄͔Βͷޫ͕ೖࣹ͠ɺݕग़

Ͱ͖ͳ͍σʔ༺࢖ͷग़ྗ͕๞࿨ͯ͠Ϛοϓͱͯ͠ث

λͱͳͬͯ͋ΒΘΕΔɻͦ͜Ͱɺ݄ͷ໎ޫύλʔϯ

Λࣔ͢ςϯϓϨʔτΛ࡞੒͠ɺ໎ޫͷӨڹΛϚοϓ

͔Βࠩ͠Ҿ͍ͨɻࠩ͠Ҿ͖͕ࠩޡେ͖ͳͱ͜ΖΛϚ

εΫ͢Δ͜ͱͰิਖ਼ͨ͠ɻ͜ͷิਖ਼Λద༻͢Δલޙ
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ͷϚοϓΛɺਤ 5ʹࣔ͢ɻ

ਤ 5: (a) Λड͚ͨྖڹ໺֎ͷ݄͔ΒͷೖࣹޫͷӨࢹ

Ҭɻന͍෦෼͕ɺ๞࿨ͯ͠࢖༻Ͱ͖ͳ͘ͳ͍ͬͯΔɻ

(b) ݄ͷ໎ޫͷӨڹΛิਖ਼͠ɺิਖ਼͖͠Εͳ͍෦෼

ʹϚεΫΛద༻ͨ͠ը૾ (ໟར 2011)ɻΧϥʔόʔͷ

୯Ґ͸ [MJy/sr]Ͱ͋Δɻ

2.3 ද໘ً౓ϚοϓͱࠩޡϚοϓͷ࡞੒

ੜσʔλʹิਖ਼Λ͔͚ɺِͷ৴߸ͷد༩Λམͱ͠

ͨσʔλΛ༻͍ͯɺද໘ً౓ͷϚοϓΛ࡞੒͢Δɻ

4.68”×4.68” ͷεέʔϧͰϏϯΛ੾ΓɺϏϯ͝ͱͷ

ෳ਺ճͷଌఆ஋Λௐ΂Δɻද໘ً౓͸ଌఆ஋ͷฏۉ

஋ͱ͠ɺͦͷࠩޡ Ierr ͸ࣜ (1)Ͱͨ͠ࢉܭඪ४ࠩޡ

ͱͨ͠ɻͨͩ͠ɺσ͸ଌఆ஋ͷඪ४ภࠩɺN ͸ଌఆ

ճ਺Ͱ͋Δɻ

Ierr =
σ√
N

(1)

3 ݁Ռ

3.1 ද໘ً౓ϚοϓͱࠩޡϚοϓͷ࡞੒

੒ͨ͠ද໘ً౓Ϛοϓͱɺࣜ࡞ (1)ͰධՁͨ͠ޡ

ࠩϚοϓͷαϯϓϧΛɺਤ 6ɺ7 ʹࣔ͢ɻ͜͜Ͱࣔ

͢ͷ͸ɺయܕతͳ௿എྖܠҬͰ͋ΔɺۜՏ࠲ඪ (l,

b)=(210◦, 45◦)Λத৺ͱ͢Δɺ3◦×3◦ͷྖҬͰ͋Δɻ

4 ٞ࿦

੒ͨ͠ද໘ً౓ͷϚοϓͷਫ਼౓ΛධՁ͢ΔͨΊɺ࡞

1ճͷεΩϟϯͰܾ·Δɺఱମͷݕग़ݶքΛ͢ࢉܭ

ਤ 6: (ਤࠨ) 9 µm όϯυͷϚοϓͷද໘ً౓Ϛο

ϓɻ(ӈਤ) ಉ͡ྖҬͷࠩޡϚοϓɻྖҬ͸ɺۜՏ࠲

ඪ (l, b)=(210◦, 45◦)Λத৺ͱ͢Δɺ3◦ × 3◦ͷൣғɻ

Χϥʔόʔͷ୯Ґ͸ [MJy/sr]ɻ

ਤ 7: (ਤࠨ) 18 µmόϯυͷϚοϓͷද໘ً౓Ϛο

ϓɻ(ӈਤ) ಉ͡ྖҬͷࠩޡϚοϓɻྖҬ͸ਤ 6ͱಉ

͡ɻΧϥʔόʔͷ୯Ґ͸ [MJy/sr]ɻ

Δɻ࡞੒ͨ͠ද໘ً౓Ϛοϓʹର͠ɺఱମͷ͍ࣸͬͯ

ͳ͍എܠͰϐΫηϧؒͷ͹Β͖ͭ σsky Λ͢ࢉܭΔɻ

͜͜Ͱ σsky͸ɺγϣοτϊΠζ΍ݕग़ثͷಡΈग़͠ϊ

ΠζΛ൓ө͍ͯ͠ΔɻPSF (Point Spread Function)

ͷαΠζͰɺഎྖܠҬʹ͓͚ΔϊΠζN Λ͢ࢉܭΔɻ

PSFαΠζ͸ɺOnaka et al. 2007ΑΓɺ9 µmόϯ

υͰ 5.5”ɺ18 µm όϯυͰ 5.7” ͱͨ͠ɻγάφϧ

ϊΠζൺ S/N ͕ 5Ҏ্ͷϑϥοΫεΛఱମͱΈͳ͢

ͱɺఱମ͔ΒͷϑϥοΫεͷݕग़ݶք͸ɺ೾௕ 9 µm

όϯυͰ 70 mJyɺ18 µmόϯυͰ 250 mJyͱͳͬ

ͨɻଧ্ͪ͛લͷ؍ଌ૷ஔͷੑೳධՁ (Onaka et al.

2007)Ͱ͸ɺ9 µmόϯυͰ 50 mJyɺ18 µmόϯυ

Ͱ 120 mJyͰ͋ΓɺಘΒΕͨ஋͸ϑΝΫλʔͷൣғ

ͰҰக͍ͯ͠ΔɻΑͬͯɺຊڀݚͰ࡞੒ͨ͠Ϛοϓ

͸ɺଧ্ͪ͛લʹظ଴͞Εͨਫ਼౓Λຬ͍ͨͯ͠Δɻ
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5 ·ͱΊ

੺֎ઢఱจӴ੕ʮ͔͋ΓʯͷɺશఱεΩϟϯ؍ଌ

σʔλΛ༻͍ͯɺ೾௕ 9 µmόϯυͱ 18 µmόϯυ

ʹ͓͚ΔશఱϚοϓΛ࡞੒ͨ͠ɻݕग़ث༝དྷͷϊΠ

ζͷิਖ਼ɺԫಓޫͷࠩ͠Ҿ͖ɺ݄ͷ໎ޫͷϚεΫͳ

ͲΛɺ؍ଌσʔλʹରͯ͠ద༻ͤ͞ɺϚοϓͷਫ਼౓

Λ্ঢͤͨ͞ɻͦͯ͠ɺิਖ਼ޙͷσʔλΛ༻͍ͯɺද

໘ً౓ϚοϓͱࠩޡϚοϓΛ࡞੒ͨ͠ɻݕग़ݶք͸ɺ

αϯϓϧྖҬͰ 1εΩϟϯ͋ͨΓɺ೾௕ 9 µmόϯ

υͰ 70 mJyɺ18 µmόϯυͰ 250 mJyͰ͋ͬͨɻ

Onaka et al. 2007ͱൺֱ͢ΔͱɺຊڀݚͰ࡞੒ͨ͠

Ϛοϓ͸ɺଧ্ͪ͛લʹظ଴͞Εͨਫ਼౓Λຬͨͯ͠

͍Δ͜ͱΛ֬ೝͨ͠ɻ
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外部からの電気パルスで変調駆動できる可搬型X線発生装置の開発
西田 和樹 (東京理科大学大学院 理学研究科)

Abstract

我々は針葉樹型カーボンナノ構造体 (CCNS)とガス電子増幅フォイル (GEM)を用いてまったく新しい X

線発生装置を製作して動作確認を行ったので、実証結果について報告する。GEMに 100 Vの電圧を 600 ns

の幅のパルスで印加することで、同様に 600 nsの幅のパルスで X線を発生させることに成功した。さらに
CCNSにかける電場を 67 kV/cmまで上昇させると 1.2 mAの電流を引き出すことができた。これは実際に
衛星に搭載されているMXSの 102 倍の X線フラックスに相当する。

1 導入
X線を用いた天体観測は、X線が地球の大気で吸
収されてしまうために、検出器とその較正装置を人
工衛星に搭載する必要がある。検出器のエネルギー
較正を行うには、特性 X線などの既知のエネルギー
をもつ X線を検出器に入射させる必要がある。一般
的には 55Fe などの放射性同位体を搭載する。しか
し、その X線発生タイミングはポアソン揺らぎにし
たがいランダムになるため、X線発生のタイミング
を知ることが重要となる検出器の較正、例えばガス
中での電子ドリフト速度の較正が重要となる Time

Projection Chamber 技術を用いた X 線偏光計 (J.

K. Black, et al. 2007)には、利用できない。我々が
開発している、電気パルスで変調駆動できる小型の
X線発生装置 (Modulated X-ray Source;MXS)を使
うと、外部の電気信号によりナノ秒単位で X線の発
生を制御できるので、X線・ガンマ線天文衛星の分
野で、にわかに注目を集めている。
一般的な X線発生装置では、フィラメントを加熱
して熱電子を発生させ、その熱電子を電圧により加
速してターゲット金属に衝突させることで、特性 X

線や制動放射線を得る。この構造でX線をON/OFF

の発生がとまらず、加速電圧は X線を発生させるの
に 10 kV以上の高電圧を用いるため、どちらも高速
で行うことが難しく、数秒単位での制御になってし
まう。一方、MXSでは外部からの定電圧電気パルス
で駆動する冷陰極電子源を利用するため、任意のタ
イミングでのX線制御ができる (K. Gendreau, et al.

2012)。現在、様々なタイプのMXSが開発されてい

るが、我々は将来の衛星計画での搭載に向けて、針
葉樹型カーボンナノ構造体 (CCNS)とガス電子増幅
フォイル (GEM)を組み合わせたものを電子源とし
たMXS(CCNS-MXS)を製作した。CCNSの走査型
電子顕微鏡 (SEM) 写真を図 1 に示す。CCNS は炭
素原子で構成され、ナノメートルオーダーの構造を
もち、10 kV/cm程度の電場をかけると電界放出に
より電子を放出する (H. Wo, et al. 2008)。GEMは
厚さ 100 μ m以下の絶縁体 (液晶ポリマー)の片面
に 5 µm厚の銅極板が付いており、φ300 µmの穴が
規則正しく並んだ構造をしている (T. Tamagawa, et

al. 2009)。GEMは 100 µm以下と薄いため、GEM

に 100 Vの電圧を印加すると、GEMの穴の中では
10 kV/cm以上の電場が生成される。そのため、図
2 のように、CCNS に GEM を押し付け、GEM に
100 V程度の電圧を加えるだけで、電界放出に必要
な 10 kV/cm以上の電場が GEMの穴の中に入った
CCNSに加えられ、電子が放出される。この電子を
するには熱電子か、電子を加速する電圧 (加速電圧)

ターゲット金属に衝突させることでX線が発生する。
GEMに印加する 100 V程度の電圧であれば、トラ
ンジスタを用いた回路により容易にナノ秒オーダー
での ON/OFFができるので、X線を任意のタイミ
ングで発生させることができる。従来のMXSでは、
冷陰極電子源からの得られる電子量が少なく、高圧
電源を用いる増幅機構が必要であった。CCNS-MXS

は、CCNSから十分に多くの電子が得られるので増
幅機構と高圧電源を要さず、衛星計画に重要な軽量
化・縮小化が期待できる。我々は原理実証をするた



142

2016年度 第 46回 天文・天体物理若手夏の学校

めに、CCNS-MXSを製作して X線エネルギースペ
クトルやカウントレートの測定を行った。

図 1: CCNSの SEM写真。左：倍率 15倍。φ6 mm

の基板上にCCNSが製膜されている。右：倍率 1,000

倍。炭素が針葉樹型を形成している。この針葉樹の
先端には数マイクロメートルの細さのカーボンナノ
チューブなどが形成されている。

図 2: CCNS-MXS内部の概略図。CCNS-MXS内部
は電子・X線が気体分子と衝突することを防ぐため、
10−7 Torrの真空に保たれている。

2 製作
図 3に制作したCCNSホルダの写真を示す。CCNS
ホルダは直径 26 mmの円柱で、中心に直径 6 mmの
CCNS、そこにかぶさるように 75 µm厚で有感領域

が直径 2 mmの GEMが設置されている。CCNSは
産業技術総合研究所に製作・提供してもらった。図
3の上に見えるプレートに電圧を印加し、GEMの上
側を高電圧にする。このとき、GEM の上下は絶縁
されているため、GEM の穴の中に高電場が形成さ
れ、CCNSから電子が発生する。この CCNSホルダ
を ICF114Cubeのチャンバ内に設置し、チャンバ内
を 10−7 Torrに真空引きした。ターゲット金属には純
度 99.9%のTi(特性X線のエネルギーはKα4.5 keV、
Kβ4.9 keV)を用いた。

図 3: 製作したCCNSホルダ。φ6 mmの大きなCCNS

に φ2 mmm の小さな有感領域を持つ GEMをかぶ
せている。中心部に見えるメッシュが GEMの有感
領域部分。

3 実験セットアップ
実験セットアップを図 4に示す。CCNS表面と Ti

ターゲット中心の距離は直線導入器により調整でき
る。ターゲットは Be窓から得られる X線を増やす
ために 45°をなすように設置した。電子と X 線が
気体粒子と衝突することをふせぐため、チャンバ内
は真空引きをして 10−7 Torr 台の真空度に保った。
また、Tiターゲットの温度が上昇するとアウトガス
により真空度が変化するので、温度の急上昇を真空
度でモニタしていた。GEMの厚さは 75 µm、加速
電圧を 10 kVに固定して、引き出し電圧を増加させ
て X線の発生を確認した。X 線は、Si-PIN X線検
出器 Amptek XR-100CR(有感領域 13 mm2 、厚さ
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500 µm)とデジタル信号処理、MCA、電源が一体化
した Amptek PX5を用いて検出した。

図 4: 実験セットアップ。チャンバ内は真空になって
いる。チャンバ本体は１辺 114 mmの立方体。直線
導入器で CCNSと Tiターゲットの距離は変更する
ことができる。

4 実験と結果
加速電圧を 10 kV に保ったまま、GEM に印
加する引き出し電圧を徐々に大きくしていくと、
80 V(10.7 kV/cm) から X 線の発生が確認できた。
引き出し電圧を上げていくと X線のカウントレート
が指数関数的に増加した。引き出し電圧を 80 Vより
も低くすると X線が発生しなくなった。このことか
ら、100 V程度の電圧であれば、トランジスタを用い
ればマイクロ秒オーダーで容易にON/OFF制御が可
能であるので、MXSとして利用できることが実証で
きた。図 5に引き出し電圧 140 Vでの 5秒間積分のス
ペクトルを示す。一番大きなピークは TiのKα特性
X線 (4.5 keV)、二番目のピークは Tiの Kβ 特性 X

線 (4.9 keV)、連続成分は制動放射線である。このと
きのX線のフラックスは 1.31 × 106 counts/sr/sで、
Tiターゲットに流れていた電流は高圧電源の電流計
での読み取り最小値 1 µA未満であった。また、圧力
の大きな上昇がみられなかったので、加速電子の衝突
によるTiターゲットの急激な温度上昇はなかったと
判断した。図 6にカウントレートの時間変化を示す。
数十秒間に桁での大きな変動を示していて、カウン

トレートは安定しなかった。この原因について以下
のように推察する。CCNSに加える電場が小さいと、
CCNS全体からは電子が放出されず、特に細くて電
場が集中しやすい一部分のみが電界放出をおこす。す
ると、その部分的な CCNSがカウントレートを支配
することになる。発生した電子がアウトガスなどを
電離してイオンを生成し、そのイオンが CCNSの構
造を損壊することがある。このときカウントレート
を支配していた部分が破損すると、CCNSの部分的
な破損であってもカウントレートが大きく変化して
しまう。一方で、電場を大きくすると CCNS全体か
ら電子が放出されるようになり、CCNSの部分的な
損壊だけでは、カウントレートが大きく変化しなり、
安定度が増加すると思われる。この推察を検証する
ために、CCNS単体で図 6の実験の 5倍 (50 kV/cm)

の電場を加えて、数 µAの電流を引き出す実験を行っ
た。このとき、加速電圧は 2 kVに固定して X線が
発生しないようにしていた。その結果を図 7に示す。
引き出される電流の変化は、1万秒程度の時間では、
最大でも倍程度に抑えられていた。電流と、発生す
るX線のカウントレートは比例すると思われるので、
この実験結果から、引き出し電場を大きくして X線
のカウントレートを上昇させると、カウントレート
の安定度が増すと推測できる。

5 結論
CCNSとGEMを組み合わせて電子源としたMXS

を製作し、実証実験を行った。80 V以上の引き出し電
圧で X線を発生させることに成功し、引き出し電圧
を高速で ON/OFFすれば X線をナノ秒オーダーで
制御できることが実証できた。引き出し電圧 140 V

で 1.31 × 106 counts/sr/s のフラックスの X 線が
得られた。しかし、20 kV/cm程度の電場ではカウ
ントレートが桁で変動して安定しなかった。電場を
50 kV/cmと 5倍程度まで大きくした CCNS単体で
の実験では、CCNSから引き出される電流の時間変
化を 1万秒間で倍程度にまで抑えられることが確認
された。このことから、X 線のカウントレートは、
引き出し電場を大きくすれば安定させられることが
推察できた。今後は、GEMの穴径、厚さ、ピッチに
よって電場を最適化する。
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図 5: 引き出し電圧 140 V(18.7 kV/cm)、加速電圧
10 kVでの 5秒間積分のスペクトル。第一、第二ピー
クはそれぞれ、TiのKα4.5 keV、Kβ4.9 keVであり、
連続成分は制動放射。

図 6: 引き出し電圧 140 V(18.7 keV/cm)、加速電圧
10 kVでのカウントレートの時間変化。1点は 5秒
間ごとの平均カウントレート。
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近赤外線検出器の概要とSWIMSの検出器性能評価

寺尾恭範 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

近赤外線検出器は光電効果を利用して天体からの光子を検出し、その後増幅や A/D変換を行いデジタルカウ

ントに変換して出力する。近赤外線観測で高い S/Nを得るには、検出器システムの読み出しノイズを低減す

ることが重要である。今回我々はは 2つのデュワーを用いて近赤外線観測装置 SWIMSの検出器システムの

読み出しノイズ評価試験を行った。その結果、検出器の複数台同時駆動時にはフラットケーブル間の干渉に

よりノイズが増大するが、シールド加工を施したケーブルを用いることで解消されることが判明した。画像

取得には Fowler samplingを採用し、読み出し回数 nread を増やすことでノイズは減少する。SWIMSメイ

ンデュワーでの試験により、複数台同時駆動時においても読み出しノイズは nread = 64で 4.1–4.6 e− r.m.s.

となり、SWIMSの要求性能 (> 14 e− r.m.s.)を達成できることが確かめられた。

1 Introduction

1.1 SWIMS

我々のグループでは東京大学アタカマ天文台 (TAO)

6.5 m望遠鏡の第 1期装置として、近赤外線 2色同時

多天体分光装置 SWIMS(Simultaneous-color Wide-

field Infrared Multi-object Spectrograph)を開発し

ている。SWIMS の特長のひとつは、ダイクロイッ

クミラーを用いて 0.9–2.5 µmの近赤外線を短波長側

(0.9–1.4 µm)と長波長側 (1.4–2.5 µm)に分割して行

う 2色同時観測である。これにより一度に広い波長

域のスペクトルを取得することが可能となり、観測

効率が向上する。さらに、同一の観測条件で取得する

ことでキャリブレーションを容易に行うことができ

る。分割された短波長側と長波長側の光はそれぞれ 2

台ずつ (将来は 4台ずつ)のHAWAII-2RG (HgCdTe

Astronomy Wide Area Infrared Imager with 2k×2k

resolution, Reference pixels and Guide mode)検出

器により検出される。このような特長を活かして高

精度の科学観測を行うためには、検出器の性能を正

しく評価することが重要である。

1.2 近赤外線検出器の原理

近赤外線検出器の検出原理は光電効果であり、可

視光観測などで広く用いられるCCD検出器と同様で

ある。検出器のフォトダイオードに一定以上のエネ

ルギーを持つ光子が入射すると、原子核に束縛され

ている電子が価電子帯から伝導帯へ励起されて電子

と正孔の組ができる。これにより生じる電圧が検出

器から出力され、読み出し用回路による増幅や A/D

変換などの過程を経て最終的なカウントが得られる。

電子と正孔の組を発生させるために必要な光子の最

低エネルギーは価電子帯と伝導帯のエネルギーギャッ

プ EG に依存し、物質によって異なる。光子のエネ

ルギーはプランク定数 hと光速 c、波長 λを用いて

E =
hc

λ
(1)

と表される。したがって、E = EG となる波長 λcが

存在する。これをカットオフ波長と呼び、これより

も長い波長の光は検出できない。SWIMSに搭載さ

れている HAWAII-2RG検出器のカットオフ波長は

λc = 2.5 µmである。

1.3 読み出しノイズ

近赤外線検出器の重要な評価項目のひとつが読み

出しノイズ σread[e
−r.m.s./pix]である。可視、赤外

の観測では信号雑音比 S/N が 5以上であれば天体が

検出できたとされることが多い。このとき、ピクセ

ルあたりのノイズ成分は

Nnoise =
√
nit+ nskyt+ ndarkt+ σ2

read (2)
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と書くことができる。ここで、ni と nsky はそれ

ぞれ単位時間あたりの天体からの入射光子数、背

景放射の光子数であり、単位は e−/s/pix である。

ndark[e
−/s/pix]はピクセルあたりの暗電流、t[s]は

積分時間であり、暗電流が無視できるほど小さい場

合、ノイズ成分のほとんどは入射光子のポアソンノ

イズと読み出しノイズで占められる。読み出しノイ

ズが生じる要因は、検出器出力電圧の増幅やA/D変

換の際に発生するランダムノイズやリセットノイズ、

外部から混入するノイズなどであり、S/N の良い観

測のためには可能な限り読み出しノイズを小さくす

る必要がある。

以下では SWIMS検出器システムの読み出しノイ

ズ評価試験の結果を示す [1]。

2 Methods & Instruments

2.1 要求性能

SWIMSの読み出しノイズに対する要求性能は、背

景光のノイズが最も小さくなる分光観測においても

読み出しノイズが支配的にならないという要請から

計算される [2]。すばる望遠鏡での Jバンドの背景光

は 16.3 mag/arcsec2であるが、この中にはOH夜光

輝線が多数含まれており、Iwamuro et al. (2001)に

よれば OH夜光の無い波長域では背景光は 4%以下

になる [3]。したがって、ここでは背景光の大きさと

して 19.8 mag/arcsec2を用いる。この背景光の下で

1000秒積分を行った時の背景光のポアソンノイズが

読み出しノイズと等しくなるという条件を課すと、

SWIMSの読み出しノイズへの要求は σread < 14e−

r.m.s.となる。

2.2 測定方法

読み出しノイズ測定には Fowler sampling[4](図 1)

によって生成された Correlated Double Sampling

(CDS)画像を用いる。露出前後にnread枚ずつ画像を

取得し、それぞれを平均した画像の差分を取ることで

最終的なCDS画像が得られる。画像取得時には光を

入れず、露出時間 texpは 0秒に設定する。2枚のCDS

画像から差分画像を作成し、
√
2で割ることで読み出

しノイズ測定用画像を得る。測定用画像のピクセルカ

ウントの標準偏差を算出し、変換係数 gc[ADU/e−](今

回の試験では gc ∼ 2.28)を掛けることで読み出しノ

イズが得られる。理想的には σread ∝ n−0.5
read であり、

nread を増やすにつれて読み出しノイズは減少する。

texp	


time [s]	


c
o
u
n
t 

[A
D

U
]	


読み出し開始	


nread	


nread	


図 1: Fowler samplingの概念図。texp秒の露出の前

後に nread枚ずつ画像を読み出して CDS画像を生成

する。1枚の読み出しに要する時間は約 1.48秒。

2.3 試験環境

試験は試験用デュワーと SWIMSメインデュワー

の 2つの環境で行った。検出器はデュワー内部に設

置され、真空冷却化で駆動する。読み出し用回路の

SIDECAR ASIC と専用ボードの JADE2 Card と

はフラットケーブルで接続され、USBケーブルで接

続された PCから制御される。SIDECAR ASICと

JADE2 Cardの間のフラットケーブルはシールド加

工の有無が異なる 2種類を用いた。後述するように、

シールドの有無により検出器を複数台同時に駆動し

たときの読み出しノイズが大きく異なる。

SWIMSメインデュワーでの試験時には検出器温

度が ∼ 100 K と高く暗電流の影響が大きいため、

HAWAII-2RG 検出器に搭載されている参照ピクセ

ルのみを用いて読み出しノイズを測定する。参照ピ

クセルは光子を検出しないピクセルであり、読み出

し回路は通常のピクセルと共通である。
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3 Results

3.1 試験用デュワーでの結果

試験用デュワーの環境を図 2に示す。図 3は検出器

を 2台同時に駆動したときのCDS画像である。シー

ルド無しのフラットケーブルを用いた場合、ケーブ

ル間の干渉により CDS画像に短周期 (∼ 5 Hz)のノ

イズパターンが現れる。このとき、読み出しノイズ

は∼ 92 e− r.m.s.であり検出器単体駆動時 (∼ 24 e−

r.m.s.)よりも 4倍近く大きくなっている。シールド加

工を施したフラットケーブルを用いるとこのパターン

は解消され、読み出しノイズは∼ 33 e− r.m.s.となる。

nreadを増やすにつれてノイズは減少し、nread = 32

のときには∼ 4.3 e− r.m.s.となり SWIMSの要求性

能を満たす。一方で、同時駆動時の画像に存在する

多数の縦線は残っている。

detector cassette	


JADE2 Card	


図 2: 試験用デュワーのセットアップ。検出器カセット

にはHAWAII-2RG検出器とSIDECAR ASICが 2台

ずつ搭載され、フラットケーブルにより JADE2 Card

と接続される。検出器カセットは ∼ 80 K、JADE2

Cardは室温の真空下で駆動する。

図 3: 光を入れずに取得したCDS画像 (積分時間 1.48

秒)。左がシールド無し、右がシールド有りのフラッ

トケーブルを用いた時のもの。

3.2 SWIMSメインデュワーでの結果

表 1に SWIMSメインデュワーでの環境 (図 4)で参

照ピクセルを用いて測定した読み出しノイズを示す。

図 5は読み出しノイズと nreadの関係である。検出器

4台のうち 1台はバッドピクセルの影響が大きいの

で、他 3台の結果のみを示してある。2台同時、4台

同時駆動時のノイズにほとんど差はなく、nread = 64

で 4.1–4.6 e− r.m.s.となる。こうして、検出器複数

台同時駆動時にも Fowler samplingを用いることで

十分小さな読み出しノイズを達成できることが確か

められた。

単体駆動時と同時駆動時のCDS画像 (図 6)を比較

すると、同時駆動時の画像には依然として縦線が見

られる。検出器の駆動パラメータを様々に変えて調

べた結果、このノイズパターンはそれぞれの検出器

でリセットを行うタイミングがわずかにずれている

ことが原因であると考えられる。それぞれの JADE2

Cardを物理的に接続し、同期することで改善が期待

される。

Cold	

Optics	

(~80 K)	


Incident Light	


Blue Arm	


Red Arm	


HAWAII-2RG	


SIDECAR ASIC	
 JADE2 Card	


Flat Cable	

(1.7 m)	


SWIMS Main Dewar	


Array control	

PC (red)	


Array control	

PC (blue)	


USB 2.0 cable	


図 4: SWIMS メインデュワーのセットアップ概要

図。デュワー内は真空に保たれ、検出器と SIDE-

CAR ASIC は光学ベンチに搭載され冷却駆動され

る。JADE2 Cardはデュワーの内壁に取り付けられ、

USBケーブルを介して制御 PCと通信する。
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表 1: 参照ピクセルを用いて測定した読み出しノイズ

HAWAII-2RG #191 #196 #206

SIDECAR ASIC #46 #54 #52

# of driving HAWAII-2RGs 1 2 4 1 2 4 1 2 4

1 21.2 28.6 26.2 18.6 21.3 22.6 25.9 29.3 29.0

2 15.1 19.7 18.7 13.2 18.1 17.4 18.9 23.1 21.4

Readout Noise 4 10.7 14.4 14.1 9.4 14.5 13.3 13.1 16.1 16.7

with various nread 8 7.9 11.1 10.7 6.9 10.6 10.1 9.5 10.7 11.0

(e− r.m.s.) 16 5.6 8.4 8.2 5.2 8.2 7.8 7.0 8.4 8.6

32 4.5 6.3 5.8 4.0 5.7 5.7 5.4 6.8 6.2

64 3.5 4.4 4.4 3.3 4.1 4.2 4.3 4.6 4.6

図 5: 参照ピクセルを用いて測定した読み出しノイズ

と nreadの関係。青、緑、赤の線はそれぞれ検出器単

体、2台同時、4台同時駆動時のノイズであり、破線

は nread = 1でのノイズが σread ∝ n−0.5
read で減少する

曲線である。

図 6: 検出器単体駆動時 (左)と複数台同時駆動時 (右)

のCDS画像。複数台同時駆動時の画像には縦線のパ

ターンが見られる。

4 Summary & Future Work

近赤外線観測装置の性能を引き出して S/N の良い

観測を行うためには、検出器の読み出しノイズを可

能な限り小さくする必要がある。

今回の試験では SWIMSの HAWAII-2RG検出器

同時駆動試験を行い、読み出しノイズを評価した。同

時駆動時にはフラットケーブルの干渉によりCDS画

像にノイズパターンが現れるが、シールド加工を施

したケーブルを用いることにより改善した。試験用

デュワーと SWIMSメインデュワー両方の試験で、検

出器複数台同時駆動においても Fowler samplingを

用いることにより SWIMSの要求性能 σread < 14 e−

r.m.s.を満たすことが確認された。

今後は今年度内のハワイ輸送を目指して SWIMS

検出器システムの最終調整などを行う予定である。検

出器をより低温 (∼ 80 K)で駆動して、通常のピクセ

ルを用いて測定した読み出しノイズが要求を満たす

ことを確認する。また、Fowler sampling以上の読み

出しノイズ低減が期待されるRamp samplingの実装

を検討し、それに伴うCDS画像生成ソフトウェアな

どの整備を行う。
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Abstract

MeV ΨϯϚઢఱจֶ͸௒৽੕രൃ΍֩ΨϯϚઢɺ࠷ԕํΨϯϚઢόʔετͳͲ༷ʑͳఱମݱ৅ͷ؍ଌ͕ظ଴

͞Ε͍ͯΔҰํͰɺ1991 ೥ʹଧ্ͪ͛ΒΕͨ CGRO Ӵ੕ʹ౥͞ࡌΕͨ COMPTEL Ҏ߱MeV ΨϯϚઢʹ

ର͢Δશఱ؍ଌ͸·ͬͨ͘ߦΘΕ͍ͯͳ͍ɻ͜ͷঢ়گΛଧ։͢Δ΂͘ɺΘΕΘΕ͸ۭؒߴ෼ղೳΨεඈ੻ݕ

ग़ثmicro-pixel chamber(µ-PIC) Λ༻͍ͨ Electron-Tracking Compton Camera(ETCC)ͷ։ൃΛͯͬߦ

͍ΔɻETCC Ͱ͸ిࢠඈ੻৘ใΛಘΔ͜ͱͰɺطଘͷMeV ΨϯϚ๬ԕڸͰ͸ෆՄೳͰ֤͋ͬͨޫࢠͷํ޲

ΛҰҙʹߏ࠶੒͢Δ͜ͱ͕ՄೳͰ͋ΓɺMeV ΨϯϚ๬ԕڸͱͯ͠ॳΊͯ Point Spread Function(PSF) Λఆ

ٛͨ͠ɻ͔͠͠ɺMeV ΨϯϚઢఱจֶΛ੾Γ։͘ʹ͸ 5 ౓ҎԼͷ half power radius(HPR) ͕ඞਢͰ͋Γɺ

͜ͷͨΊʹ͸ΑΓ͍ߴਫ਼౓ͷిࢠඈ੻৘ใ͕ཁ͞ٻΕΔɻిࢠඈ੻৘ใΛಘΔΨεݕग़ث µ-PIC ͸ࡏݱϓϦ

ϯτج൘ٕज़Ͱ࡞੡͞Ε͓ͯΓɺͦͷҐஔ෼ղೳ͸໿ 120 µm(RMS)Λ࣮ূ͍ͯ͠Δɻ͔͠͠ɺMeV ΨϯϚ

ઢ๬ԕڸͷཁ੥Λຬͨ͢ʹ͸ µ-PIC ͷҐஔ෼ղೳ 100 µm ҎԼ͕ඞཁͱͳΔɻMicro Electro Mechanical

System (MEMS) ٕज़͸͜ͷཁٻΛຬͨ͠͏ΔղͷͻͱͭͰ͋Δɻ͜ͷٕज़Λ༻͍ͯ µ-PICΛ࡞੡͢Δ͜

ͱʹΑΓɺߴҐஔ෼ղೳɾߴΤωϧΪʔ෼ղೳɾߴΨεήΠϯͷ µ-PIC ଴Ͱ͖ΔɻMEMSظ͕ Ψεݕग़ث

ͷجຊڀݚͱͯ͠ෳ਺ͷૉࢠΛ࡞੡͠ɺ࣮ଌͱγϛϡϨʔγϣϯʹΑΓͦͷධՁΛͨͬߦɻ

1 MeVΨϯϚઢఱจֶ

MeV ΨϯϚઢྖҬͰ͸௒৽੕രൃ΍࠷ԕํΨϯ

ϚઢόʔετͳͲ༷ʑͳఱମݱ৅ͷ؍ଌ͕ظ଴͞Ε

͍ͯΔɻIa ௒৽੕ͷരൃϞσϧʹ͸ܕ Single De-

generate(A. M. Khokhlov (1991))ͱDouble Degen-

erat(R. Pakmor et al. (2012))ͷೋͭͷϞσϧ͕͑ߟ

ΒΕ͍ͯΔ͕ɺՄޫࢹ΍੺֎ઢͷ؍ଌͰ͸ͦΕΒΛ

൑ผ͢Δ͜ͱ͸Ͱ͖ͳ͍ɻ͔͠͠ɺ͜ͷೋͭͷϞσ

ϧʹ͸ॳظ෺࣭ྔʹΑΔҧ͍͔Β௒৽੕രൃʹΑΓ

ͱ͹͞ΕΔ֎૚ͷްΈ͕ҟͳΓɺΨϯϚઢ͕֎૚Λ

ಁա͢Δ·Ͱʹ͔͔Δؒ࣌ʹ͕ࠩੜ͡Δɻ͜ΕʹΑ

ΓMeVΨϯϚઢͷޫ౓ۂઢ͸ϞσϧʹΑΓҟͳΓɺ

ଌʹΑΓϞσϧͷಛఆ͕ՄೳͰ͋Δɻ؍

͜ͷΑ͏ʹɺMeV ΨϯϚઢྖҬʹ͓͚Δ௒৽੕രൃ

ͷ؍ଌ͕଴ͨΕ͍ͯͨঢ়گʹͯɺ2014೥ʹ໿ 40೥

ͿΓʹ 3.5 Mpcͱ͍͏஍ۙٿ๣Ͱ Iaܕ௒৽੕രൃ͕

͖ͨى (E. Churazov et al. (2014))ɻ͜ͷ௒৽੕രൃ

SN2014J ͸ M82 ʹ͓͚Δ Ia ௒৽੕രൃͰ͋Γɺܕ

INTEGRALӴ੕ʹΑͬͯMeVΨϯϚઢ͕؍ଌ͞Ε

ͨɻ͜ͷ؍ଌʹΑΓɺॳΊͯ௒৽੕രൃ͔Β 56Co֩

ΨϯϚઢ͕ݕग़͞Εͨ (E. Churazov et al. (2014))ɻ

͔͠͠ɺͦͷݕग़༗ҙ౓͸ 4σ ͔͠ͳ͘ɺޫ౓ۂઢ

ʹ͓͍ͯ͸͕ࠩޡେ͖͍ͨΊʹരൃϞσϧͷܾఆʹ

͸ࢸΒͳ͔ͬͨɻINTEGRALӴ੕ʹ͓͚Δ؍ଌ͕

3.53 Mpcͱඇৗʹۙ๣Ͱ͋Γͳ͕Βɺ4σ ͷ༗ҙ౓

͔͠ಘΒΕͳ͔ͬͨཧ༝͸ MeV ΨϯϚઢྖҬಛ༗

ͷ๲େͳόοΫάϥ΢ϯυࣄ৅ʹ͋ΔɻӴ੕ᝑମ͕

Ӊ஦ઢͱ૬࡞ޓ༻͢Δ͜ͱͰɺӴ੕ࣗମ͕์ࣹԽ͠

MeVྖҬͷΨϯϚઢͷόοΫάϥ΢ϯυͱͳΔɻͦ

ͷͨΊɺ͜ͷଳҬʹ͓͍ͯײ͍ߴ౓Ͱ؍ଌ͢Δʹ͸ɺ

Ӵ੕ᝑମ͔ΒͷόοΫάϥ΢ϯυΛআ͢ڈΔͨΊʹɺ

Ӷ͍ Point Spread Function (PSF)ͷ๬ԕ͕ڸཁٻ

͞ΕΔɻ͔͠͠ɺࢸʹࡏݱΔ·ͰMeVྖҬʹ͓͍ͯ

ఆ͕Ͱ͖ܾ޲ͱʹ౸དྷํ͝ࢠޫ Half Power Radius

(HPR)਺े౓ҎԼͷ๬ԕڸ͸࣮͞ݱΕ͍ͯͳ͍ɻ

2 Ψεݕग़ثΛ༻͍ͨMeVΨϯ

Ϛઢ

͜ͷΑ͏ͳ MeVΨϯϚઢఱจֶͷݱঢ়Λଧഁ͢

΂͘ɺզʑ͸ੈ࣍୅MeVΨϯϚઢ๬ԕڸͱͯ͠Ψε

͍ͨ༺Λثग़ݕ electron-tracking Compton camera
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(ETCC)ͷ։ൃΛਐΊ͍ͯΔɻطଘͷMeVΨϯϚઢ

ͷݕग़ํ๏ͱͯ͠ίϯϓτϯΧϝϥ΍ίʔσοτϚε

Ϋ๏͕ଘ͢ࡏΔ͕ɺͱ΋ʹҰޫࢠʹରͯ͠ํ޲Λܾఆ

͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ͳ͍ͨΊ౷ܭతͳॲஔΛͱΔ͜ͱͰΠ

ϝʔδϯά͍ͯ͠Δɻ͠ ͔͠ɺ͜ ΕʹΑΓPSF͸΅΍

͚HPR͸਺े౓ͱͳ͍ͬͯΔɻͦ Εʹରͯ͠ɺETCC

͸ΨϯϚઢͷݕग़ͷͨΊɺMeVΨϯϚઢͱ෺࣭ͷओ

ͳ૬࡞ޓ༻Ͱ͋ΔίϯϓτϯࢄཚʹΑΓੜ͡ΔࢄཚΨ

ϯϚઢͱ൓௓ిࢠΛัΒ͑Δ΂͘ɺίϯϓτϯࢄཚͷ

λʔήοτͷࢄཚମͱࢄཚΨϯϚΛٵऩ͢Δٵऩମʹ

ͷࢠి͍͓ͯʹཚମࢄ੒͞Ε͓ͯΓɺETCC͸ߏͯ

ඈ੻Λଌఆ͢Δ͜ͱͰɺΨϯϚઢͷ౸དྷํ޲Λࢄཚ֯

ͷ෼ղೳ (Angular Resolution Measure: ARM)ͱࢄ

ཚฏ໘ͷܾఆਫ਼౓ (Scatter Plane Deviation: SPD)

ʹΑΓҰҙʹܾఆ͢Δɻ͜ΕʹΑΓɺՄ؍ޫࢹଌͱ

ಉ༷ʹޫࢠΛҰରҰରԠͤ͞ΔͨΊɺΠϝʔδ͕΅

΍͚Δ͜ͱͳ͘Ӷ͍PSF͕ಘΒΕΔɻETCCʹ͓͍

ͯΨϯϚઢͷ౸དྷํ޲ͷਫ਼౓͸औಘిࢠඈ੻ͷਫ਼౓

ʹґଘ͠ɺ൓௓ిࢠ͸ࢄཚମͷ෺࣭ͱͷଟॏࢄཚʹ

ΑΓঃʑʹํ޲৘ใΛࣦ͍ͬͯͨ͘Ίɺզʑ͸ଟॏ

༺࠾ཚମͱͯ͠ࢄΛثग़ݕগͳ͍Ψε͕ڹཚͷӨࢄ

͍ͯ͠Δɻ

ਤ 1͸զʑ͕։ൃΛਐΊ͍ͯΔ ETCCͷ֓ਤ (a)ͱ

ࣸਅ (b)Ͱ͋Δɻࢄཚମͱͯ͠ ඈ੻ͷऔࢠిݩ࣍3

ಘΛՄೳʹ͢ΔͨΊඍߏࡉ଄Λ༗͢Δೋݩ࣍Ψεݕ

ग़ثΛ Time Projection Chamber ͱͯ͠༻͍͍ͯ

Δɻٵऩମʹ͸ࢄཚΨϯϚઢʹର͢Δ્ࢭೳͱٵऩ

఺ʹର͢ΔҐஔ৘ใͷऔಘ͕ཁ͞ٻΕΔͨΊɺPixel

Scintirator Array (PSA) ͱҐஔײ౓ܕ PMT(඿দ

ϗτχΫε H8500)Λ༻͍͍ͯΔɻ͜ͷγεςϜ͸

੒͓ͯ͠Γ׬ʹط (T. Tanimori, et al. (2015))(T.

Mizumoto, et al (2015))ɺిࢠඈ੻Λ༻͍ͨίϯϓ

τϯΠϝʔδϯάʹΑΔӶ͍ PSF΍͍ߴόοΫάϥ

΢ϯυআڈೳྗ࣮ূ͞Ε͍ͯΔɻ

ΨϯϚઢͷΤωϧΪʔ 3-200 keVɺARM ͸ ∼5 ౓

ͷ΋ͱɺͦΕͧΕ SPDແݶେ (ैདྷίϯϓτϯΧϝ

ϥ)ɺ50 ౓ɺ10 ౓ʹͯ SN ൺ͕ 1 ର 1000 ͷ৚݅ͷ

΋ͱͰ ΨϯϚઢͷߏ࠶ஙγϛϡϨʔγϣϯΛ͓͜ͳ

͍ɺྦྷੵൺ཰Λऔͬͨ΋ͷ͕ਤ 2Ͱ͋ΔɻARM͕ 5

౓ɺSPD100 ౓ͷͱ͖͓͓ΑͦHPR͸ 12 ౓ఔ౓Ͱ

͋ΓɺࡏݱͷΨεETCCͷHPR͸໿ 15౓͕࣮ଌ͞

Ε͓ͯΓໃ६͠ͳ͍ɻMeVΨϯϚઢఱจֶΛ੾Γ։

ਤ 1: ETCC֓ਤɺࣸਅ

ਤ 2: ֤ ARMɺSPD ʹର͢Δ఺ݯͷྦྷੵൺ཰ (T.

Tanimori, et al. (2015))

͘ʹ͸ 5౓ҎԼͷ HPR͕ඞਢͰ͋Δ͕ɺͦΕΛ࣮

ඈ੻৘ใΛऔಘࢠి͍ߴΔʹ͸ɺΑΓਫ਼౓ͷͤ͞ݱ

͠ͳ͚Ε͹ͳΒͣࢄཚ఺͔Β 1 mmҎԼͰͷ൓௓ํ

ΕΔɻ͞ٻఆ͕ཁܾ޲

3 MEMSٕज़ʹΑΔΨεݕग़ث

ɹզʑ͸Ψε ETCC ʹ͓͍ͯඍࡉՃ͞޻Εͨϐ

Ϋηϧߏ଄Λ༗͢Δೋݩ࣍ΨεΠϝʔδϯάݕग़ث

micro-pixel chamber(µ-PIC)(ਤ 3)Λ༻͍͍ͯΔɻµ-

PIC͸ͦΕͧΕͷϐΫηϧ͕ൺྫ܎਺؅Λྠ੾Γʹ

༷ͨ͠ͳߏ଄Λͪ࣋ɺ௚ܘ 60 µm ͷΞϊʔυபͱ௚

ܘ 250 µmͷ݀Λ༗͢ΔΧιʔυి͕ۃ 400 µmϐο

νʹͯ഑ஔ͞Ε͍ͯΔɻ͜ͷߏ଄ʹΑΓɺΞϊʔυۙ
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ਤ 3: µ-PICɹ໛ࣜਤ (A. Ochi, et al. (2001))

๣ʹి͍ڧ৔Λܗ੒͠ɺ֤ϐΫηϧ͝ͱʹಠཱͨ͠

ͷࡏݱ৴߸ͱͯ͠ಡΈऔΔɻ͜͠ىઇ่ΛҾ͖ࢠి

µ-PIC͸ϓϦϯτج൘ (PCB) ٕज़Ͱ࡞੡͞Εɺͦͷ

Ґஔ෼ղೳ͸໿ 120 µm(RMS)Λ࣮ূ͍ͯ͠Δɻ

͔͠͠ɺMeVΨϯϚઢ๬ԕڸͷཁ੥Λຬͨ͢ʹ͸ µ-

PICͷҐஔ෼ղೳ 100 µmҎԼ͕ඞཁͱͳΔɻMEMS

(Micro Electro Mechanical System) ٕज़͸͜ͷཁٻ

Λຬͨ͠͏ΔղͷͻͱͭͰ͋ΔɻMEMSͱ͸൒ಋମ

ඍࡉՃٕ޻ज़Λ༻͍ͯ࡞ΒΕͨඍখిػؾցૉ͓ࢠ

Αͼͦͷ੡଄ٕज़ͷ͜ͱͰ͋Γɺ͋ΒΏΔ΋ͷ͕খܕ

Խ͕ਐΉݱ୅Ͱ͸ɺεϚʔτϑΥϯ಺ͷɺՃ଎౓ηϯ

αɺԹ౓࣪౓ηϯαɺϚΠΫϩϑΥϯͳͲ͍ͨΔͱ͜

Ζʹ࢖༻͞Ε͍ͯΔٕज़Ͱ͋ΔɻPCB ٕज़ͷ࡞੡ਫ਼

౓͸໿ 10 µm ʹରͯ͠MEMS ٕज़Ͱ͸਺ µm Ͱ͋

ΓɺMEMSٕज़Λ༻͍Δ͜ͱͰΑΓߴਫ਼౓ͳߏ଄ͷ

µ-PIC Λ࡞੡Ͱ͖Δɻࡏݱͷ PCB µ-PICΛॖখ͠

଄Ͱ͋Ε͹Ґஔ෼ղೳߏͨ 67 µm Λ༗͢ΔMEMS

µ-PIC ੡ՄೳͰ͋Γɺ1࡞͕ mmҎԼͰͷిࢠͷ൓

௓ํ޲ͷܾఆ͕࣮ݱͰ͖Δɻ͜ͷMEMS µ-PICͷ

଄ΛॖখͤͣɺෳߏॳʹϐΫηϧ࠷ͷͨΊɺݧࢼૅج

਺ͷݧࢼૉࢠΛ࡞੡͠γϛϡϨʔγϣϯͱ࣮ଌʹΑ

ΓͦͷධՁΛͨͬߦɻ

4 MEMS µ-PICݧࢼ

ɹ PCB µ-PIC͸ઈԑମͷ 100 µmఔ౓ͷϙϦΠ

ϛυج൘ͱಔిۃͰߏ੒͞Ε͍ͯΔɻͦΕʹର͠ɺ

MEMS µ-PIC͸൒ಋମͰ͋Δ 400 µm΄ͲͷγϦί

ϯ૚Λج൘ͷओͳ࣭ࡐͱ͠ɺΞϊʔυͱج൘ͷઈԑ

ੑΛߴΊΔͨΊγϦίϯ૚ͱిۃͷؒʹബ͍ SiO2ບ

Λܗ੒͍ͯ͠Δɻݧࢼૉࢠ͸ SiO2૚ͷޮՌΛݟΔ΂

͘ްΈΛ 1 µmɺ10 µmɺ15µmͷ 3ͭͷૉࢠΛ࡞੡

ਤ 4: MEMS µ-PICૉࢠ

ਤ 5: ηοτΞοϓ໛ࣜਤ

ਤ 6: MEMS µ-PICΤωϧΪʔεϖΫτϧ

ͨ͠ɻਤ 4͸࡞੡ͨ͠MEMS µ-PICͰ͋Γɺૉࢠ

େ͖͞͸ 10 mm x 5 mmͱͳ͍ͬͯΔɻ

ਤ 5͸ηοτΞοϓͷ໛ࣜਤͰ͋Γɺ͜ ͷਤͷΑ͏ʹ

GEMΛલஈΨε૿෯ثͱͯ͠༻͍ͯଌఆΛͨͬߦɻ

Ψε͸Ar/C2H6 (෼ѹൺ 90:10)ɺ1 atmΛ࢖༻ͨ͠ɻ

͜ͷηοτΞοϓʹͯXઢݯ 55Fe (Mn Kα 5.9 keV)

Λ༻͍ͯ MEMS µ-PICͷಈݧࢼ࡞Λͨͬߦɻಈ࡞

ͷ݁ՌɺશͯͷMEMSݧࢼ µ-PICʹ͓͍ͯɺXઢ

Βͷ৴߸औಘʹ੒ޭͨ͠ɻ͜Ε͸MEMSٕज़Λ͔ݯ

ͱͯ͠ੈքͰॳثग़ݕ଄Ψεߏࡉ੡ͨ͠ඍ࡞͍ͯ༺

Ίͯͷ੒ՌͰ͋Δɻ

ਤ 6͸ SiO2ບ 15 µmͷ µ-PICΛ༻͍ͨΞϊʔυి

ѹ 520 VɺGEMήΠϯ∼4.6ʹ͓͚ΔεϖΫτϧͰ



154

2016೥౓ ୈ 46ճ ఱจɾఱମ෺ཧएखՆͷֶߍ

ਤ 7: MEMS µ-PICήΠϯ (Ar/C2H6෼ѹൺ 90:10ɺ

1 atm)

͋Δɻ΋ͬͱ΋େ͖ͳϐʔΫͰ͋Δ 1130 pCͷϐʔ

Ϋ͕ 55Feઢݯ༝དྷͷMnKα5.9 keVͰ͋Δɻ·ͨɺ

580 pCͱ 290 pCͷϐʔΫ͸ͦΕͧΕɺArΤεέʔ

ϓϐʔΫ (2.9 keV)ͱͷ Si Kα(1.7 keV)ͱ͑ߟΒΕ

ΔɻSiO2ບ 15 µmͷ µ-PIC͸ 5.9 keVʹ͓͍ͯΤω

ϧΪʔ෼ղೳ͸ 21.2% (FWHM)Λࣔͨ͠ɻPCB µ-

PICΤωϧΪʔ෼ղೳ͸ 5.9 keVʹ͓͍ͯ໿ 30%Ͱ

͋Γɺ͜ͷΤωϧΪʔ෼ղೳ͸ µ-PICʹ͓͍ͯաڈ

্޲ͷΤωϧΪʔ෼ղೳͰ͋ΔɻΤωϧΪʔͷྑ࠷

͸MEMSٕज़ʹΑΓϐΫηϧ͝ͱͷ͹Β͖͕ͭগͳ

͘ͳͬͨ͜ͱ͔Βੜ͡Δ΋ͷͰ͋Δɻ

֤ૉࢠɺ֤ిѹʹ͓͍ͯɺMEMS µ-PICͷεϖΫ

τϧΛಘͯɺͦΕΛ΋ͱʹΨεݕग़ثͱͯ͠ॏཁͳ

ੑೳ஋ͷҰͭͰ͋ΔΨεήΠϯΛٻΊͨɻ·ͨɺి

ઇ่γϛϡϨʔλࢠ Gaerfield++Λ༻͍ͨϞϯςΧ

ϧϩγϛϡϨʔγϣϯʹΑΓγϛϡϨʔγϣϯήΠ

ϯΛٻΊͨɻGarfield++ʹ͓͍ͯ൒ಋମͷఆٛ͸ࠔ

೉Ͱ͋Δ͜ͱ͔Β൒ಋମΛઈԑମͱಉ͡Α͏ʹఆٛ

ͯ͠γϛϡϨʔγϣϯΛͨͬߦɻਤ 7͸࣮ଌͱγϛϡ

ϨʔγϣϯʹΑΓٻ·ͬͨΨεήΠϯΛ·ͱΊͨਤ

Ͱ͋ΔɻγϛϡϨʔγϣϯʹΑΔήΠϯ஋͸ૉࢠʹ

ΑΔมԽ͕΄ͱΜͲͳ͔ͬͨͷʹରͯ͠ɺ࣮ଌήΠ

ϯͰ͸ SiO2ບ͕ް͍΄ͲʹγϛϡϨʔγϣϯήΠϯ

ʹ͍ۙ஋ͱͳ͍ͬͯΔɻ͜ͷݪҼ͸൒ಋମ͸ిՙΩϟ

ϦΞΛ༗͢Δ͜ͱ͔ΒΞϊʔυʹిѹΛҹՃͨ͠ͱ

͖ʹɺిՙΩϟϦΞ͕Ξϊʔυͦ͹ʹҠಈ͠ɺ͜Ε

Βͷిՙ͕Ξϊʔυ·ΘΓͷి৔ΛऑΊΔͨΊͩͱ

ΒΕΔɻ͑ߟ

SiO2 ບ 15 µmΛ༗͢Δ µ-PICʹ͓͍ͯ͸ɺΞϊʔ

υిѹ 560 VɺήΠϯ 22000ʹ͓͍ͯ Ҏ্์ؒ࣌20

ɺΞϊʔυ࡞৅ͳ҆͘ఆಈࣄి 540 VɺήΠϯ 15000

ʹ͓͍ͯ͸ ͕֬࡞৅ͳ҆͘ఆಈࣄҎ্์ిؒ࣌300

ೝ͞ΕͨɻPCB µ-PICͰ͸ήΠϯ 10000ʹͯ҆ఆ͞

ͤͯಈͤ͞࡞Δͷ͸ࠔ೉Ͱ͋Γɺຊ࣮ݧʹΑΓɺή

Πϯ 20000Λ௒͑ͯ҆ఆಈ͢࡞Δ µ-PIC͕ॳΊ࣮ͯ

ɺಉ͡ిѹͰήΠϯΛ্͛ΔͨΊͷࠜຊతͳి͠ݱ

଄ͷվળʹॳΊͯ੒ޭͨ͠ɻߏۃ

5 ·ͱΊ

MeVΨϯϚઢ๬ԕڸ ETCCʹ͓͍ͯ֯ߴ౓෼ղ

ೳΛಘΔʹ͸ਫ਼౓ͷ͍ߴඈ੻৘ใ͕ඞਢͱͳΔɻͦ

ͷͨΊɺETCCͷ֯౓෼ղೳ্޲Λ໨తͱͯ͠ߴҐ

ஔ෼ղೳ µ-PICͷڀݚૅجͱͯ͠MEMSٕज़ʹΑ

Δ µ-PICͷ։ൃΛਐΊͨɻMEMSٕज़͸൒ಋମՃ޻

ٕज़Ͱ͋ΔͨΊɺMEMS µ-PICͷج൘͸ओʹ൒ಋମ

Ͱ͋ΔγϦίϯͰܗ੒͞Ε͓ͯΓɺγϦίϯ༝དྷͱ

ΒΕͨɻγϦίϯݟগ͕ݮΒΕΔΨεήΠϯͷ͑ߟ

૚Λ 15 µmఔ౓ͷް͍ SiO2 ບͰ෴͏͜ͱͰ͜ͷ໰

୊Λղܾ͠ɺήΠϯ 20000ͱ͍͏ඇৗʹ͍ߴήΠϯ

ʹͯ҆ఆಈ࡞Λ࣮ͨ͠ݱɻ·ͨɺµ-PICͱͯ͠աڈ
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CTA大口径望遠鏡用分割鏡性能評価
稲田 知大 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

Cherenkov Telescope Array (CTA) 計画とは、大・中・小と口径が異なる 3 種類の解像型チェレンコフ望
遠鏡群を用いて、現行の望遠鏡の約 10倍の感度 で 20 GeV から 100 TeV以上に渡る広いエネルギー範囲に
おいて超高エネルギーガンマ線の観測を目指す国際共同プロジェクトである。CTA-Japan グループが研究
開発を行っている大口径望遠鏡は、CTA 計画全体で建設が予定されている南北のサイトそれぞれに 4台建設
される予定である。望遠鏡の主鏡には、六角形の対辺が 1.51 m の分割鏡を 1 台あたり約 200 枚 使用する。
分割鏡性能は望遠鏡の感度、エネルギー分解能等に大きく影響を与える。そのため分割鏡の重要な性能であ
る結像性能、曲率半径を評価する必要がある。評価基準として分割鏡には仕様要求が定められており、最も
重要である結像性能は、焦点距離 f (28 m から 29.2 m) において光量の 80 % が収まるスポット直径 (D80)

が 16.6 mm 以下であることが求められる。結像性能、曲率半径の評価には 2f 法と呼ばれる方法を用いてい
る。2f法とは焦点距離の 2 倍の位置に光源となる LED とスクリーンを置き、反射像をカメラで撮影し解析
することでスポットサイズを求める方法であり、東京大学宇宙線研究所に実験装置を設置している。本講演
では、望遠鏡に搭載予定である分割鏡の性能評価測定を 2f 実験装置で測定した結果について報告する。加え
て測定で得られた光学パラメータを用いて望遠鏡への分割鏡の配置を最適化するための simulationに向けた
展望を述べる。

1 地上でのガンマ線観測
数 10 GeV 以上のガンマ線が大気に入射すると電
子陽電子対生成を起こし、発生した電子対が制動放
射でガンマ線を出すことで電子対の増殖が繰り返さ
れる。この現象は電磁シャワーと呼ばれる。発生し
た電子・陽電子が大気中の光速を超える速度を持つ
時、チェレンコフ光を放射する。このチェレンコフ光
を地上で観測することを可能にしたのが解像型大気
チェレンコフ望遠鏡 (IACT)である。いわば大気その
ものを検出器とすることで、広大な有効検出面積を
達成し、間接的にガンマ線を観測する。従来の IACT

群には H.E.S.S.、MAGIC、VERITASなどがあり、
現行のものより一桁高い感度と観測エネルギー帯域
20 GeV - 100 TeV での観測を目指す次世代ガンマ
線天文台として Cherenkov Telescope Array (CTA)

計画が現在進められている。

2 Cherenkov Telescope Array

計画
次世代ガンマ線天文台 Cherenkov Telescope Array

は現行のチェレンコフ望遠鏡に比べ 10倍以上の感度
での観測を目指す、29ヶ国 1200名以上からなる国際
共同計画である。CTA 計画では南半球と北半球にそ
れぞれ 1つずつ、計 2つの観測サイトを持ち、大中小
の 3 種類の観測エネルギー帯域の異なる望遠鏡をお
よそ 10 km2の エリアに数十台並べることで高感度
な観測を可能にする。図 1がその完成予想図になる。
具体的な望遠鏡の種類は 23 m 口径の Large-Sized

Telescope (LST)、12 m 口径の Medium-Sized Tele-

scope (MST)、6 m 口径 の Small-Sized Telescope

(SST) の 3 つである。LST の開発は日本チームが主
導して行っており、2017年の建設開始に向けて LST

初号機の開発を進めている。LST の諸元を表 1 に
示す。
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図 1: CTAの想像図、大口径 (23m)、中口径 (12m)、
小口径 (6m) のチェレンコフ望遠鏡群からなるアレ
イ。[1]

表 1: LST仕様 (一部抜粋)

主鏡口径 (D) 23 m

総有効面積 368 m2

焦点距離 (f) 28 m (f/D = 1.2)

反射面形状 放物面
視野 4.5°
焦点面カメラ口径 2.25 m

カメラ Pixel サイズ 50 mm

3 LST光学系
3.1 主鏡構造体 (dish)

大気チェレンコフ光を集光するための望遠鏡光学
系として LSTでは放物面鏡が採用されている。放物
面鏡では光軸と平行に入射する光は焦点に集まるこ
とを利用する。光線が焦点に至るまでに走る距離 (光
路長) が等しいため、光の同時性を保つことができ
る。LSTでは夜光による雑音をカットするため、チェ
レンコフ光由来の信号の積分時間をできるだけ短く
する (約 3ns)必要があり、同時性を有する放物面鏡
を採用している。

3.2 球面分割鏡
従来の 10倍以上の感度を追求するCTA計画では、
大口径望遠鏡の主鏡に対して高い反射率と集光率が
要求されている。大口径望遠鏡は約 200 枚の分割鏡
から構成される放物面鏡で、一枚の分割鏡は対辺 1.51

m、質量約 50 kg の六角形状の球面鏡である。鏡面
は 5 層コーティング（Cr、Al、SiO2、HfO2、SiO2）

のスパッタリングが施されており、高い集光率や反
射率を実現すると同時に、長期間の安定した使用を
可能にするために表面が強固になるように設計され
ている。個々の分割鏡は裏面の 3 点で支持構造と固
定されている。3 点のうち 1 点は 2 軸方向、1 点は 1

軸方向に対する自由度を持っており、分割鏡動的制
御システム（Active Mirror Control, AMC）によっ
て鏡面の傾きのリアルタイムな微調整が可能となる。
分割鏡は、茨城県つくば市の三光精衡所との共同開
発で製作が進められている。

4 LST用球面分割鏡の性能評価
4.1 2f法
性能評価には 2f 法と呼ばれる手法を用いている。

2f法で評価する分割鏡性能光学パラメータは以下の
二つの項目である。

• 曲率半径 (R)

– 曲率半径は 56 mから 58.4 mの間で要求
されている。放物面鏡は中心から動径方向
に対して曲率が変化するため、球面鏡であ
る分割鏡は 23 m の口径に合わせて焦点距
離に広がりを持たせる必要があるため仕様
はこの値となっている。

• 結像性能 (Point Spread Function)

– LST焦点面カメラの 1 Pixelが直径 50 mm

であり、その 1/3の大きさの直径 16.7 mm

以内に集光した光の 80 % が含まれること
が要求される。そこで光が 80 % 含まれる
直径のことを「D80」と定義し、評価パラ
メータとして用いる。

球面鏡の場合その曲率半径は焦点距離 (f)の 2 倍
（2f）に相当するため、理想的な球面では曲率半径分
離れた点光源の光は鏡面で反射して同じ光路を辿る。
また、鏡面に平行に入射した光は反射して焦点を通
る。このことを利用して、2f 分離れた点光源の反射
した像を測定・解析することでスポットサイズを求
めて集光性能を求める。
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図 2: 2f 法を用いた写真撮影測定の模式図 [2]

4.2 測定・解析
東京大学宇宙線研究所に 2f法装置を設置し、球面
分割鏡の性能測定を行った。(図 2)スクリーン上に作
られる像を目で見て、拡がりが一番小さいと思われ
る位置を基準点とし、± 0.45 m を 0.15 m 間隔 (計
7点)で光源が「ON」の画像と「OFF」の画像を撮
影した。(図 3)この二枚の画像を用いて、光源由来
以外の光 (バックグラウンド)を取り除くため「ON」
から「OFF」を差し引きし、解析を行った。この際
に。スポットサイズを評価する際の基準として、D80

を用いた。7点で測定した結果を比較し、スポット
が最小となる位置を決めることで分割鏡の曲率半径
(R)と結像性能 (Point Spread Function, PSF)を求
めた。

図 3: 2f 法を用いて撮影したスポットの写真 (上段)

と解析後のスポットイメージ (下段)。

図 4: 2f 法を用いた写真撮影測定の模式図,赤点は測
定点、青実線は測定点を放物線フィッティングした結
果であり、青点はフィッティング結果の D80の最小
値である。

5 光線追跡法によるLST光学系パ
ラメータの評価

LST幾何構造と個々の分割鏡に関するパラメータ
を用いて、光線追跡法 (図 5)を行うことで望遠鏡全
体の結像性能を評価することができる。

図 5: 平行光を入射した場合の光線追跡の様子。

5.1 セットアップ
理想的な放物面の場合に LST 焦点面でどれくら

いの PSFになるのかを調べた。個々の分割鏡のパラ
メータは以下のように設定した。

• 曲率半径 (R)

– 分割鏡を置いた位置での放物面の曲率半径
の理想値を用いている。曲率半径の値は図
6のようになる。
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図 6: LST dishの光軸からの距離とその位置での放
物面の曲率半径の関係を表した図。dishの光軸から
離れるにつれて曲率半径が大きくなっていることが
わかる。

• PSF(D80)

– それぞれの球面分割鏡の PSFは仕様であ
る 16.7mmを用いた。

5.2 結果
光軸からの offset angleを変化させてスポットの形
状と D80の値を得た結果が図 7である。

図 7: 横軸、縦軸はそれぞれ焦点面上での座標を表
しており、座標 (x,y)=(0,0)が放物面の焦点に一致す
る。左のスポットから順に offset angleを 0, 0.5, 1.0

1.5, 2.0, 2.5[deg]とした場合のスポットの形状を表し
ている。スポットの下にある数字は D80の値 (単位
はmm)である。

offset angleを変えることにより像が中心から離れ

ていくのは offset angleが大きくなるにつれて像が伸
びており、放物面のコマ収差の影響が見えている。

6 展望
光線追跡法で理想的な放物面の場合についてのPSF

の値を確認した。次の課題として、実際に 2f測定に
より得られた分割鏡の光学パラメータを光線追跡法
に反映させることでより現実に近い状況の望遠鏡の
PSFを見積もる。そして光線追跡法のソフトウェア
と検出器応答のシミュレーションソフトウェアとを組
み合わせることで、感度やエネルギー分解能が最も良
くなる望遠鏡の PSFを求め、それを可能とする個々
の分割鏡の配置方法について検討する予定である。

Reference

[1] CTA-Japan Consortium, 2014, Cherenkov Tele-

scope Array 計画書 (LOI)

[2] 長 紀仁, 2016, 茨城大学大学院理工学研究科修士
論文
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臼田64mアンテナでの連続波およびスペクトル線観測における性能の

評価

藏原 昂平 (鹿児島大学大学院 理工学研究科)

Abstract

本講演では臼田宇宙空間観測所 64mアンテナの性能評価の結果について報告する。64mアンテナは衛星管

制用アンテナとして運用されている日本一の口径を持つ望遠鏡であり, 野辺山 45m望遠鏡では観測できない

10GHz以下の L帯 (1.4-1.7GHz), S帯 (2.2GHz), C帯 (4.9, 6.7GHz), X帯 (8.4GHz)が観測可能な望遠鏡

として利用可能である。64mアンテナを天文観測に用いるため最新のアンテナパターンやシステム雑音温度,

受信機雑音温度, 較正用ノイズソース等価温度を得る為に L, C, X帯について再測定を行なった。

1 Introduction

1.1 臼田宇宙空間観測所 64m望遠鏡

臼田宇宙空間観測所 64m望遠鏡は深宇宙探査機等

の衛星の運用のために使われおり、64m望遠鏡は野

辺山 45m で観測できない 10GHz 以下の低周波 (L,

S, C, Xバンド）の観測が可能な観測装置として電波

天文観測装置としても利用されてきている。しかし、

全体的に受信系の雑音温度が世界標準に対して高い

等の問題を抱えている。

図 1: 臼田宇宙空間観測所 64m望遠鏡

1.2 アンテナパターン

アンテナパターンとは、望遠鏡の感度の角度依存

性のことである。望遠鏡は望遠鏡が向いている (真っ

正面の) 方向とは別の方向からの信号も一定の感度

で受信してしまう。その感度は、いくつかの方向で

極大になる。その中で感度が最大になる方向を含む

感度の広がりをメインビームと呼び、メインビーム

の感度が半分になるまでの角度の広がり (半値幅)を

ビームサイズと呼ぶ。ビームサイズ θb(半値幅)は、

アンテナの口径Dと観測波長 λより計算できる。

θb = K
λ

D
rad (1)

係数 Kはアンテナによる係数でだいたい 1.0程度で

ある。その周りに小さい感度のピークがありこれを

サイドローブと呼ぶ。メインローブから十分に離れ

た場所にある感度はストレイパターンと呼ばれてい

る。サイドローブでの受信は広がった天体特にHIの

観測で問題となる。規格化された電力アンテナパター

ン Pn(θ)はアンテナが円形である場合その開口面に

平面波が入射すると考えると円形開口により回折さ

れた電磁波の回折パターンになるはずである。規格

化されたアンテナパターンをベッセル関数を用いて

式 (2) に示す。

Pn =
2J1(r)

r
(2)

2 Methods/Instruments

and Observations

2.1 ラスタースキャン観測

ラスタースキャン観測は、天体を中心に走査線を

描くようにスキャンする方法である。以下にそのア

ンテナの動きのイメージをのせる。
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図 2: ラスタースキャン観測ー動きのイメージ

ビームより十分に小さい点源をラスタースキャン

観測する事で、アンテナパターンのマップを描く事

ができる。

2.2 ノイズソースの等価温度について

較正用のノイズソース (NS)について、その注入電

力に対する等価温度の測定を行なった。作業工程は

以下の通りである。

1. sky, sky+NS, R(296), R(77)の IFレベル測定

　 sky, sky+NS, R(296), R(77) を観測した際

のデータをスペアナで取得した。また、同時に

moon, moon+NS, DMY などの複数のデータを

取得した。

2. 測定データから NSの等価温度を算出する。

　得られたデータの差や比をとる事で NSの等

価温度を計算する。用いた計算式を示す。

Psky+NS − Psky

P296 − P77
=

TNS

174
(3)

同様のデータ、手法からシステム雑音温度 (Tsys), 受

信機雑音温度 (Trx)も測定可能である。

3 Results

3.1 L Band

3.1.1 NS等価温度

周波数ごとのL帯NSの注入雑音等価温度は図 3に

示す。このうち 1414.5 MHz ∼ 1425.5 MHz(HI)の平

均は Tns average = 42.2[K]、1660.0 MHz ∼ 1669.1

MHz(OH メーザー) の平均は Tns average = 25.6

[K]であった。

図 3: L帯の NSの等価温度

3.1.2 OH メーザー

OH 輝線の試験観測をおこなった。メーザー源

OH128.6-50.1を観測した際の 1612MHzメーザーの

プロファイルを示す。今回 OHメーザー源を周波数
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図 4: LHCP
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図 5: RHCP

スイッチを用いてK5/Vsspでデータ取得を行ない後

日 speana2というソフトに通す事で分光を行い、輝

線の確認を行なった。この結果は、PHILIP J. ZELL

& JOHN D. FIX(1990)の結果と同様なプロファイ

ルである。

3.1.3 アンテナパターン

1.4GHz でのビームサイズは、Azimuth 方向に

12.66 ± 0.66[arcmin], Elevation 方向に 12.54 ±
0.66[arcmin] サイドローブの位置が 約 offset =

±18.35[arcmin]にある。また、サイドローブのレベ

ルはピークに対して−15dB(=1/32)ほどである。ま

た、1.6GHzのアンテナパターンを示す。1.6GHzでの

ビームサイズは、Azimuth方向に9.78±0.12[arcmin],
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Elevation方向に 9.78±1.56[arcmin]サイドローブの

位置が 約 offset = ±14.87[deg]にある。また、サイ

ドローブのレベルはピークに対して −15dB(=1/32)

ほどである。
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図 6: 1.4GHzアンテナパターン

左：3Dプロット　右：3Dプロットを上から見た図
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図 7: 1.65GHz(LHCP)アンテナパターン

3.2 C Band

3.2.1 アンテナパターン

C 帯 (4.9GHz) のアンテナパターンの測定結果

を示す。ビームサイズは、Azimuth 方向に 4.02 ±
0.06[arcmin], Elevation 方向に 4.44 ± 0.06[arcmin]

サイドローブの位置が 約 offset = ±6.08[deg] にあ

る。また、サイドローブのレベルはピークに対して

−15dB(=1/32)ほどである。また、C帯 (6.7GHz)の

アンテナパターンの測定結果を示す。ビームサイズ

は、Azimuth方向に 3.24 ± 0.02[arcmin], Elevation

方向に 3.9 ± 0.12[arcmin]サイドローブの位置が 約

offset = ±4.53[arcmin] にある。また、サイドロー

ブのレベルはピークに対して−10dB(=1/10)ほどで

ある。
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図 8: 4.9GHz(LHCP)アンテナパターン
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図 9: 6.7GHz(LHCP)アンテナパターン

3.3 X Band

3.3.1 アンテナパターン

X帯 (8.4GHz)のアンテナパターンの測定結果をい

かに示す。ビームサイズは、Azimuth方向に 2.54±
0.04[arcmin], Elevation 方向に 2.40 ± 0.03[arcmin]

サイドローブの位置が 約 offset = ±3.37[arcmin]に

ある。また、サイドローブのレベルはピークに対し

て −10dB(=1/10)ほどである。

3.4 Tsys, Trx, アンテナ駆動パラメータ

Tsys, Trx, アンテナ駆動パラメータについても測

定を行なった。Tsys,Trxについては 2.2節と同様の

方法である。駆動パラメータの導出方法は、
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図 10: 8.4GHz(RHCP)アンテナパターン

1. アンテナ駆動履歴から必要なデータを抜き出す。

　加速度：アンテナが動き出し、最大速度にな

るまでのデータ

　最大速度：アンテナが最大速度になっている

間のデータ

2. フィッティングを行なう。

　加速度：2次関数でフィッティング

　最大速度：1次関数でフィッティング
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図 11: 駆動パラメータのフィッティングの結果

調べられた Tsys, Trx, アンテナ駆動パラメータを

まとめた表を表 1に示す。S, C, X帯のTsysは±5K

ほどの誤差を見込んでいる。

4 Conclusion

本研究で、L, C, X帯のアンテナパターンがわかり

ビームサイズ、サイドローブレベル、サイドローブ

位置等がわかった。L 帯については NSの等価温度

がわかりNSを用いた強度較正が可能となった。OH

の試験観測の結果、周波数スイッチの手法を用いて

表 1: 臼田 64m望遠鏡 Tsys, Trx, アンテナ駆動パラ

メータ
周波数 偏波 Tsys Trx
[MHz] [LR] [K] [K]

L Band 1414 LHCP 96 ± 5 46 ± 11
1665 LHCP 85 ± 1 32 ± 3

S Band 2250 RHCP 75
C Band 4900 LHCP 70

6900 LHCP 80
新 X Band 8400 LHCP 35.5 13.5

加速度 (正) 加速度 (負) 最大速度
[deg/s2] [deg/s2] [deg/s]

駆動パラ Az 0.067 0.076 0.306
±0.004 ±0.005 ±0.002

El 0.053 0.076 0.301
±0.005 ±0.003 ±0.0004

Tsys, Trx については宇宙研 村田様、坪井様、上原様の測定資料参考

OH の 1612, 1665, 1667MHzのメーザーを同時に観

測する事ができ、そのスペクトルが取得できた。OH

メーザーについて受信系の設定によって Lバンドの

1612, 1665, 1667, 1720 と Cバンドの OHラインの

同時観測も可能である。今後は、これら性能を活か

して科学的観測を行なう予定である。
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1m੺֎ઢ๬ԕڸʹ౥͢ࡌΔۙ੺֎ઢ3όϯυಉ૾ࡱ࣌Χϝϥͷ೤ઃܭͱ

ྫྷ٫౸ୡԹ౓ͷূݕ

಺໺ɹ྄ଠ ౡେֶେֶӃࣇࣛ) ཧڀݚֶ޻Պ)

Abstract

ౡେֶࣇ͸ɺࣛࢲ 1m੺֎ઢ๬ԕڸʹ౥͢ࡌΔۙ੺֎ઢΧϝϥͷ։ൃΛ͍ͯͬߦΔɻࡏݱͷΧϝϥ͸ϑΟϧ

λʔϗΠʔϧΛճసͤ͞Δ͜ͱͰ Jʢ1.2Ж mʣɺHʢ1.6Ж mʣɺKʢ2.2Ж mʣͷ 3όϯυΛผʑʹ͠૾ࡱ

͍ͯΔɻ৽੺֎ઢΧϝϥ͸ HAWAIIΞϨΠΛ 3ͭ౥͠ࡌɺೖࣹ૭͔Βೖ͖ͬͯͨޫ͕ offnerޫֶܥΛ௨Γɺ

μΠΫϩοΫϛϥʔΛ௨Δ͜ͱͰ 3ͭͷޫଋʹ෼͔ΕɺͦΕʹΑΓ JɺHɺK,ͷ 3όϯυಉ૾ࡱ࣌Λ͜͏ߦ

ͱ͕Ͱ͖Δɻ͜ΕʹΑΓɺࡏݱͷΧϝϥΑΓ΋؍ଌ͕ؒ࣌ 1/3ʹͳΓɺϑΟϧλʔ͕ݻఆ͞ΕΔͨΊτϥϒ

ϧ΋গͳ͘ͳΔͱ͑ߟΒΕΔɻ

ۙ੺֎ઢΧϝϥ͸ɺόοΫάϥ΢ϯυޫࢠɺݕग़ثͷ҉ిྲྀΛݮΒͨ͢Ίʹ૷ஔ಺෦Λྫྷ٫͢Δඞཁ͕͋Γɺ

ͦͷͨΊʹ͸૷ஔ಺෦Λਅۭʹ͢Δඞཁ͕͋Δɻࢲ͸ɺ͜ͷྫྷڀݚͯؔ͠ʹ٫Λ͍ͯ͠Δɻ໨ඪ౸ୡԹ౓͸ɺ

ίʔϧυϘοΫεʢޫֶ෦඼͕ೖΔ༰ثʣ͕ 100 Kɺݕग़ث෦෼͕ 70 KͰ͋Δɻ͜ͷ໨ඪΛୡ੒͢ΔͨΊ

΋ΓΛ͓͜ͳͬͨɻ૷ஔ֎෦͔Βͷ೤ྲྀೖͷཁҼͱͯ͠ରྲྀɾ೤᫔ੵݟ͸ɺ૷ஔ֎෦͔Βͷ೤ྲྀೖྔͷࢲʹ

ࣹɾ೤఻ಋͷ 3͕ͭ͋Δɻରྲྀ͸૷ஔ಺Λਅۭʹ͢ΔͨΊ 0ͱΈͳ͢ɻΑͬͯ೤᫔ࣹͱ೤఻ಋͷ 2ͭʹ͍ͭ

΋ͬͨɻͦͷ݁ՌΛ౿·͑ɺ໨ඪԹ౓Λୡ੒͢ΔͨΊʹඞཁͳɺίʔϧυϘοΫੵݟɺ೤ྲྀೖྔΛ͠ࢉܭͯ

εͱྫྷౚػΛ͗ܨ೤Λ఻ୡ͢Δ೤ύεͷઃܭΛͨ͠ɻͦͷޙɺྫྷݧ٫࣮Λ͓͜ͳͬͨɻԹ౓ͷଌఆʹ͸നۚ

఍߅Թ౓ܭΛ࢖༻ͨ͠ɻྫྷݧ٫࣮ͷ݁Ռ͸ɺίʔϧυϘοΫε͕ 71.2 KͱͳΓɺ໨ඪԹ౓Λୡ੒͍ͯ͠Δɻ

ͷΠϯετʔثग़ݕ෦඼ͷృ૷ɺޫֶௐ੔ɺ࣋ࢧ΍ޫֶݧೖࣹ૭ΛऔΓ෇͚ͯͷྫྷ٫࣮ʹث͸ɺਅۭ༰ޙࠓ

ϧͳͲΛ͍ߦɺۙ੺֎ઢΧϝϥͷ׬੒Λ໨͢ࢦɻ

1 ৽੺֎ઢΧϝϥͷઆ໌ɾಛ௃

μΠΫϩοΫϛϥʔΛ༻͍ͨ Jʢ1.2ЖmʣɺHʢ1.6

ЖmʣɺKʢ2.2Жmʣͷ 3όϯυಉ૾ࡱ࣌

ɾίʔϧυϘοΫεͷث଄ɿਅۭ༰ߏ 2ॏߏ଄

ܥϨϯζ+offnerϦϨʔޫֶ׵ɿFมܥֶޫ

ɿHAWAIIΞϨΠʷثग़ݕ 3

໺ɿ5.5ࢹ ʟʢ512 ʷ 512 pixelʣ

ϐΫηϧεέʔϧɿ0.6ʡ

ऴ࠷ F஋ɿF6

ਤ 1: ৽੺֎ઢΧϝϥͷߏ଄

2 ͷ໨తڀݚ

ۙ੺֎Χϝϥ͸૷ஔʹΑΔόοΫάϥ΢ϯυޫࢠɺ

Βͨ͢Ίʹ૷ஔ಺෦Λྫྷ٫͢Δݮͷ҉ిྲྀΛثग़ݕ

ඞཁ͕͋Δɻ໨ඪ౸ୡԹ౓͸ݕग़͕ث 70 Kɺίʔϧ

υϘοΫε͕ 100 KͰ͋Δɻ͜Ε͸ɺݕग़ثͷ҉ి

ྲྀ͕΄΅ 0ʹͳΔԹ౓͕ 70 KɺόοΫάϥ΢ϯυޫ

ͱͷԹ౓ࠩΛͳ͘͢Թثग़ݕʹͰ͖Δ͏͑ࢹແ͕ࢠ

౓͕ 100 K͔ͩΒͰ͋Δɻ͜ΕΛ࣮͢ݱΔͨΊʹ೤

ઃܭΛ͠ɺ౸ୡԹ౓Λͨ͠ূݕɻ

3 ೤ઃܭ

೤ઃܭΛ͢Δ͏͑Ͱେ੾ͳ͜ͱ͸ɺ೤ྲྀೖྔͷݟ

ੵ΋ΓͰ͋ΔɻίʔϧυϘοΫεΛྫྷ٫͢Ε͹֎ؾ

ԹͱԹ౓͕ࠩੜ͡ɺίʔϧυϘοΫεʹ૷ஔ֎෦͔

Β೤͕ྲྀೖ͢Δɻͦͷ೤Λ೤ύεʢː ࢖রʣΛࢀ3.3
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͍ɺྫྷౚػ·Ͱ఻ୡͤ͞ͳ͚Ε͹ͳΒͳ͍ɻͦͷͨ

Ίɺ૷ஔ֎෦͔Βͷ೤ྲྀೖྔΛੵݟ΋ΓɺͦΕʹ࠷

దͳ೤ύεͷઃܭΛ͓͜ͳͬͨɻ

3.1 ೤ྲྀೖͷཁҼ

೤ྲྀೖʹ͸ରྲྀɾ೤᫔ࣹɾ೤఻ಋͷ 3͕ͭ͋Δɻ

ɾରྲྀ

૷ஔ಺Λਅۭʢʙ10−4Paʣʹ͢ΔͨΊ 0ͱΈͳ͢ɻ

ɾ೤᫔ࣹ

৽੺֎ઢΧϝϥͷ͑ߟΒΕΔ೤᫔ࣹ͸ɺ

1ɺೖࣹ૭͔ΒίʔϧυϘοΫε΁

2ɺਅۭ༰ث಺น͔ΒίʔϧυϘοΫε֎น΁

Qra =М S(T 4
1 − T 4

2 )
Џ1Џ2

Џ1 +Џ2ʵЏ1Џ2
[W]

Мɿ5.67e−8Wm−2K−4

Sɿ໘ੵ

T1,T2ɿԹ౓ʢT1 ʼ T2ʣ

Џ1,Џ2ɿ์ࣹ཰

ɾ೤఻ಋ

৽੺֎ઢΧϝϥͷ͑ߟΒΕΔ೤఻ಋ͸ɺ

1ɺ࣋ࢧ൘͔ΒίʔϧυϘοΫε΁

2ɺ֎෦഑ઢ͔Βݕग़ث΁

Qco =
A

L

∫ T1

T2
k(T )dT [W]

Aɿஅ໘ੵ

Lɿ௕͞

T1,T2ɿԹ౓ʢT1 ʼ T2ʣ

k(T )ɿ೤఻ಋ཰

3.2 ೤ྲྀೖྔ

3.1ͷ೤ྲྀೖͷཁҼΛੵݟͯ͑ߟ΋Δͱਤ 2ͷΑ͏

ʹͳΔɻͨͩ͠ɺ֎ؾԹ 300 KɺίʔϧυϘοΫε

100 Kɺݕग़ث෦෼ 70 Kͱ͢Δɻ

ਅۭ༰ث಺นɺίʔϧυϘοΫε֎นͷ์ࣹ཰͸ɺͦ

ͷද໘ͷঢ়ଶͰมΘΔͷͰɺ0.02ʙ0.08ͱ͍ͯ͠Δɻ

ਤ 2: ೤ྲྀೖྔ

3.3 ೤ύεͷઃܭ

೤ύεͱ͸ίʔϧυϘοΫεͱྫྷౚػΛ͗ܨɺ೤

Λ఻ୡ͢Δ΋ͷͰ͋Δɻྫྷౚػίʔϧυϔουͱܨ

͙ Lࣈͷ೤ύεʢਤ 3ʣͱ৳ॖੑͷ͋ΔฏฤΈͷ೤

ύε (ਤ 4)ͷ 2छྨΛ࢖༻͢Δɻ

೤ύε (Lࣈ)͸ྫྷౚػίʔϧυϔουͱ͙͜ܨͱͰɺ

͔͋ͨ΋ྫྷౚػίʔϧυϔουΛԆ௕͍ͤͯ͞ΔΑ

Δ͜ͱ͕Ͱ͖ΔɻΑͬͯ೚ҙͷ৔ॴΛྫྷ٫͑͢ߟʹ͏

Δ͜ͱ͕Ͱ͖ΔΑ͏ʹͳΔɻ೤ύε (ฏฤΈ)͸৳ॖ

ੑ͕͋ΔͷͰɺྫྷౚػͷՔಇ͜ىʹ࣌Δৼಈ͕ίʔ

ϧυϘοΫεʹ఻ΘΔͷΛ཈੍͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ·

ͨɺྫྷ࣌٫ͷίʔϧυϘοΫεͷ೤ऩॖʹΑΔҾͬ

ுΓͷෛՙ͕ଞͷ৔ॴʹӨ͢ڹΔͷΛ๷͙͜ͱ͕Ͱ

͖Δɻ

ਤ 3: ೤ύε (Lࣈ) ਤ 4: ೤ύε (ฏฤΈ)

ː 3.2ͷ೤ྲྀೖྔͷੵݟ΋Γ΍͜Ε·Ͱͷ࣮͔ݧΒߟ

͑ͯɺ͜ͷ 2छྨͷ೤ύεͷੇ๏Λ͑ߟΔͱҎԼͷ

௨ΓʹͳΔɻ

೤ύε (Lࣈ)

෯ɿ72mmɺް ɿ͞5mmɺLࣈԼ෦෼ͷ௕ ɿ͞205mm

೤ύε (ฏฤΈ)

அ໘ੵɿ38mm2ɺ௕͞ɿ170mm
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4 ྫྷ٫౸ୡԹ౓ͷূݕ

ਅۭ༰ث಺ʹίʔϧυϘοΫεΛ૊Έɺίʔϧυ

ϘοΫεͱྫྷౚػίʔϧυϔουΛː 3.3ͷ 2छྨͷ

೤ύεͰ͗ܨɺྫྷݧ٫࣮Λ͓͜ͳͬͨɻ೤ύε (ฏฤ

Έ)͸೤ྲྀೖྔΛ͑ߟɺ2ຊ࢖༻͍ͯ͠ΔɻԹ౓ͷଌ

ఆʹ͸നۚ఍߅Թ౓ܭΛ࢖༻ͨ͠ɻԹ౓ͷଌఆҐஔ

͸ɺίʔϧυϘοΫεɺ೤ύε (Lࣈ)෦෼ɺίʔϧ

υϔουͷ 3ՕॴͰ͋Δɻ

ਤ 5: ίʔϧυϘοΫε (಺

෦)

ਤ 6: ίʔϧυϘοΫε (೤

ύεଆ)

ਤ 7: ίʔϧυϔουଆ

͸ɺΞϧόοΫRMS10Tػౚྫྷͨ͠༺࢖Ͱݧճͷ࣮ࠓ

Ͱ͋ΔɻྫྷౚೳྗۂઢΑΓແෛՙͷঢ়ଶͰίʔϧυ

ϔου෦෼͕໿ 26 KʹͳΔɻ

ਤ 8: ྫྷౚػ RMS10T ਤ 9: ྫྷౚೳྗۂઢ

Ռ͸ҎԼͷ௨ΓͰ͋Δɻʢਤ݁ݧ࣮ রʣࢀ10

ɾ౸ୡԹ౓

ίʔϧυϘοΫεɿ71.2 K

೤ύε (Lࣈ)෦෼ɿ43.7 K

ίʔϧυϔουɿ36.8 K

ɾ೤ྲྀೖྔ

ίʔϧυϘοΫε΁೤ྲྀೖྔɿ16.1 W

೤ύε (ฏฤΈ)ʹྲྀΕΔ೤ྔɿ16.4 W

೤ύε (Lࣈ)ʹྲྀΕΔ೤ྔɿ16.6 W

ίʔϧυϔουʹྲྀΕΔ೤ྔɿ16.1 W

ਤ 10: ஋ݧ࣮ (೤ྲྀೖྔͱ౸ୡԹ౓)

ਤ 10Λͯݟͷ௨Γɺ4Օॴͷ೤ྲྀೖྔ͕΄΅౳͍͠

஋ͱͳ͍ͬͯΔɻ·ͨɺίʔϧυϘοΫεͷԹ౓͸

71.2 KͱͳΓɺ໨ඪԹ౓ͷ 100 KΛԼճ͍ͬͯΔͷ

͕Θ͔Δɻ

5 ٞ࿦ͱޙࠓͷ՝୊

Ҏ্ͷ݁ՌΑΓɺː 3.3ͷ೤ύεΛ͜͏࢖ͱʹΑͬ

ͯίʔϧυϘοΫεΛ໨ඪͷ 100 KҎԼ·Ͱྫྷ٫͢

Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δͱ͑ߟΒΕΔɻ͔͠͠ೖࣹ૭͔Βͷ

೤ྲྀೖΛྀ͍ͯ͠ߟͳ͍ͷͰɺޙࠓ͸ਅۭ༰ثʹೖ

ࣹ૭ΛऔΓ෇͚ͯͷྫྷݧ٫࣮΍ޫֶ࣋ࢧ෦඼ͷృ૷ɺ

ޫֶௐ੔ɺݕग़ثͷΠϯετʔϧͳͲΛ͍ߦɺۙ੺

֎ઢΧϝϥͷ׬੒Λ໨͢ࢦɻ
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次世代型MeVガンマ線望遠鏡の読み出し回路開発とデッドタイム削減

吉川 慶 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

超新星爆発では、通常の恒星では作られない 56Feよりも重い元素が生成されると考えられている。ここで
生成された放射性元素は、数百 keV から数 MeV のガンマ線を放つ。それを観測することで、どこでどの
くらいどんなプロセスで元素ができているのか解明することができる。しかし、このエネルギー帯のガンマ
線は測定が難しい。望遠鏡を搭載した衛星筐体が宇宙線と相互作用することで、筐体自体が放射化し、膨大
なバックグラウンドとなるからである。今、強力なバックグラウンド除去能力をもつMeVガンマ線望遠鏡
が必要とされている。そこで、次世代のMeVガンマ線望遠鏡として、電子飛跡検出型のコンプトンカメラ
ETCCの開発を行っている。コンプトン散乱における全物理量を測定できるので、バックグラウンドと区別
でき、核分光能力が従来より改善される。現行の望遠鏡性能実証用 ETCCでは、阻止能の高いシンチレー
ション検出器のみでトリガーをかけていたため、デッドタイムが長い。核分光のための ETCC にアップグ
レードする際、シンチレーション検出器を増強するので、そのデッドタイムがさらに伸び、数十%となって
しまう。これを改善するため、新トリガーとしてシンチレーション検出器とガス飛跡検出器が同時に検出し
た時のみデータを収集するシステムを開発した。また、データ収集レートが数 kHzでも測定できるように新
たに読み出し回路を作成し、試験をした。その進捗状況について報告をする。

1 Ia型超新星とMeVガンマ線
超新星爆発とは大質量の恒星が燃え尽きた後に生
じる大爆発である。水素の吸収線がある場合を I型、
無い場合を II型と分類する。さらにケイ素の吸収線
がある場合を Ia型と呼ぶ。Ia型では周りの物質を取
り込み、そこで得た重力エネルギーによって温度が
上昇し、熱核反応が進んでいき、爆発する。中心核
付近で 5 × 109K 以上になると、ケイ素が完全に燃
焼し、56Niが生成される。その質量は∼ 0.6M⊙程
度である。さらに 56Feや 56Niなどの核種が、中性
子を取り込んでいくと 56Feより重い元素が生成され
る。[1]

56Ni −→56 Co −→56 Fe (1)

表 1: 核ガンマ線のエネルギーと寿命 [2]

Source エネルギー [keV ] 半減期 [day]
56Ni 158,270,480,759,812 6.10
56Co 847,1238,2598 77.2

56Niは崩壊にともない、MeV領域の核ガンマ線
を放つ。これの強度の時間変化を観測することで、元
素合成の過程を明らかにすることができる。
2014年に約 40年ぶりに 3.5Mpcという地球近傍で

Ia型超新星爆発が起き、INTEGRAL衛星によって
世界で初めて 56Coの核ガンマ線が検出された。[3]

しかし、その検出有意度は 4σしかなかった。原因は
MeV領域特有の膨大なバックグラウンドにある。衛
星筐体と宇宙線が相互作用をして、筐体自体が放射
化し、バックグラウンド源となってしまう。

図 1: INTEGREL衛星SPIによって観測された 56Co

核ガンマ線 [3]
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2 ETCCの観測原理
次世代の MeV ガンマ線偏光検出器には、強力な
バックグラウンド除去能力が必要とされる。そこで、
電子飛跡検出型コンプトンカメラ (Electron-tracking

Compton camera,ETCC)の開発を行っている。
MeV ガンマ線領域ではコンプトン散乱が優位に起
こる。散乱ガンマ線の方向 g⃗ とエネルギー Eγ、反
跳電子の方向 e⃗とエネルギー Ke を得ることで、式
(2)∼(4)のように入射ガンマ線の方向 s⃗とエネルギー
E0 を求めることができる。

E0 = Eγ +Ke (2)

cosφ = 1− mec2Ke

Eγ(Eγ +Ke)
(3)

s⃗ = (cosφ− sinφ

tanα
)g⃗ +

sinφ

sinα
e⃗ (4)

ETCCでは、シンチレータで散乱ガンマ線のエネ
ルギーと吸収位置を検出し、ガス飛跡検出器により
反跳電子のエネルギーと三次元飛跡を検出をする。検
出手順は以下の通りである。

1. 入射ガンマ線が TPC容器内のガスとコンプト
ン散乱を起こし、散乱ガンマ線と反跳電子に分
かれる。

2. 散乱ガンマ線をシンチレータで検出する。

3. 反跳電子がガスを電離・励起をして、飛んでいっ
た経路に沿って電子雲をつくる。

4. TPC容器内にかかった電場に沿って電子雲がド
リフトをする。

5. 数 µsecかけて容器底面まで到達し、ガス飛跡検
出器 µPICにて電子雲を検出する。

電子雲の長さは荷電粒子の質量とエネルギーに依
存する。この関係性を利用して、粒子の識別ができ、
電子を選び取ってやることで、宇宙線や中性子など
の雑音を強力に除去することができる。

図 2: ETCC構造図

3 SMILE-IIトリガーシステムと
TPCトリガー

ETCCを衛星に搭載して観測するための準備とし
て、気球実験 SMILEを進めている。SMILE-II(図 3)

は ETCCの望遠鏡としての性能を実証するため、蟹
星雲や Cyg X-1の観測を目的として作られた。

図 3: SMILE-II装置図

上空 40kmに気球を飛ばして測定すると、データ
収集レートが∼ 100Hzになると予想され、デッドタ
イムは∼ 10%となる。これは十分測定可能な値であ
るが、SMILE-IIIではシンチレータの増強を予定し
ていて、デッドタイムが数十%と増えてしまう。そ
こで新トリガーが必要となる。
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図 4: SMILE-II実測によるデッドタイム [4]

SMILE-IIはシンチレータの信号を一定時間送らせ
て、TPCにトリガーをかけ、TPCのデータがある場
合は両方のデータを保存し、無い場合はデータを消し
ている。典型的な値としてシンチレータは∼ 104Hz、
TPC は ∼ 102Hz で検出しているので、捨ててい
るイベントが多い。そこで TPCでトリガーをかけ
るシステムを考えている。vetoをドリフトにかかる
時間 10µsecとすると、SMILE-IIのデッドタイムは
∼ 104Hz× 10µ sec=10%、TPCトリガーのデッド
タイムは ∼ 102Hz× 10µ sec=0.1%と概算される。

図 5: TPCトリガー概念図

TPCでトリガーをかけると、電子雲が常に検出器
の底についたデータとなる。従って、上下方向の情報
が失われてしまう。そこでシンチレータを FADCで
波形取得をしてやることで、上下方向の情報を得て
補正する必要がある。TPCの空間分解能は ∼ 1mm

程度なので、FADC での補正も同じ程度でしたい。
電子のドリフト速度を 5cm/µsecとすると、シンチ

レータの波形の時間分解能は 20ns 程度が求められ
る。またデータ収集レートは数 kHzを目指す。

4 TPCトリガー原理検証実験

図 6: 実験装置図

実際にTPCトリガーが可能かどうか検証するため
に、VMEによる割り込みを利用して 10cmETCCを
組み上げた。シンチレータの波形を取得するFADCは
62.5MHz、ETCC全体のデータ収集レートは∼10Hz

と原理検証用に条件を緩くしている。22Naの測定を
行った。22Naは 511keVのガンマ線を同時に back

to backに放出するため、タイミングを検証すること
ができる。

図 7: シンチの時間情報による飛跡補正

図 7は 3つのイベントを取ってきて 3色で分けて
重ね書きをしている。矢印の長さがシンチレータの
波形情報による補正した時間の長さである。
多数の飛跡を重ね合わせて、時間軸方向（TPCの

上下方向）に射影したものが図 8、9である。2.2µsec
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図 8: 飛跡の重ね合わせの時間軸方向射影 (補正前)

図 9: 飛跡の重ね合わせの時間軸方向射影 (補正後)

付近がTPCの底面を表している。シンチレータによ
る時間情報の補正行ったことで TPC上面が 5.8µsec

付近にでてきているのがわかる。

5 TPC用新読み出し基板

図 10: TPC用新読み出し基板

原理検証はできたので、数 kHz程度の高いデータ
収集レートでも測定できるように、TPC 用新読み
出し回路を開発した。従来の回路では VMEのメモ
リーボードにデータを送信していたが、FPGAから
SiTCPを使ってGbit ethernetでデータを送信するよ

うに改良した。TPCのみでの測定で 2.0kHzで 6.60%

のデッドタイムだった。

図 11: TPC用新読み出し基板によるデッドタイム

6 結論と今後に向けて
VMEによる TPCトリガーの原理検証を行った。

またGbit ethernet経由でデータを送るTPC用新読
み出し基板を開発した。TPCのみで測定し 2.0kHz

で 6.60%のデッドタイムだった。今後はシンチ用新
読み出し基板を試験する。そして TPCと合わせて、
数 kHzでのデータ収集ができる ETCCを組み上げ、
10月に RCNPにてビーム試験を検証の試験を行う。
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1m ޫɾ੺֎ઢ๬ԕڸͰ໌Δ͍ఱମͷ؍ଌ࣌ʹ༻͍Δ

1/100 ෦෼ޫݮϑΟϧλʔͷޫݮ཰ͷূݕ

ޱࢁ ྇ฏ (Պڀݚֶ޻ౡେֶେֶӃཧࣇࣛ)

Abstract

੺֎ઢͰ؍ଌͰ͖Δ΄ͱΜͲͷ੕͸ K όϯυͰ͚͔ݟͷ౤͕̒ٿ౳ΑΓ໌Δ͍ɻ͜ͷΑ͏ͳ੕Λ؍ଌ͢Δͱ

ଌ͢ΔσϑΥʔ؍͔ͯ͠΅Ͱ͸ɺয఺ΛΘ͟ͱڸɻଟ͘ͷ๬ԕ͏·ͯ͜͠͠ىανϡϨʔγϣϯΛ͕ثग़ݕ

Χε؍ଌͱ͍͏ํ๏Ͱ͜ͷ໰୊Λղܾ͖ͯͨ͠ɻ͔͠͠ɺσϑΥʔΧε؍ଌͰ͸໨త੕ͷ੕͕໌Δ͍ͱࢀর

੕͕ଌޫͰ͖ͳ͘Γɺ౳ิڃਖ਼ͷํ๏͕ඪ४੕ଌޫʹͳΔɻՃ͑ͯɺे෼ͳ੍౓ΛಘΔʹ͸ඇৗʹఱྑ͕ؾ

͍೔Ͱͳ͚Ε͹ͳΒͣɺ؍ଌՄೳ೔΋ݶΒΕͯ͠·͏ɻͦ͜Ͱɺ෦෼ޫݮϑΟϧλʔΛಋೖ͢Δ͜ͱͰ͜ͷ

Α͏ͳ໰୊Λղܾ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ɺ໌Δ͍੕ͷ؍ଌՄೳ೔ͷ૿େͱਫ਼౓ͷ্͕޲ͳ͞Εͨɻ͜ͷϑΟϧλʔ

͸ࢹ໺ͷҰ෦ͷΈΛ͢ޫݮΔ͜ͱ͕Ͱ͖ɺͦͷྖޫݮҬͰ໨త੕Λ؍ଌ͢Δ͜ͱͰανϡϨʔγϣϯΛճආ

͠ɺͦͷ΄͔ͷྖҬ͸͞ޫݮΕͣʹ؍ଌ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻͦͯ͠ɺޫݮ཰Λิਖ਼͢Δ͜ͱͰɺ໨త੕ͷप

ғͷ੕ͱࢹ໺಺૬ରଌޫ͕Ͱ͖ɺ͚͔ݟͷ౳ڃΛٻΊΔ͜ͱ͕Ͱ͖ΔɻɹຊڀݚͰ͸ 1/100 ෦෼ޫݮϑΟϧ

λʔͷޫݮ཰ͷଌఆΛͨͬߦɻඪ४੕͸ SAOO ඪ४੕ (Cartar.1990) ͱ CIT ඪ४੕ (Elias.1992,UKIRT

bright standard star list) Λ༻͍ͨɻޫݮ཰ͷܾఆ੍౓Λ্͛ΔͨΊɺ֤όϯυͰฏۉΛͱͬͯޫݮ཰Λٻ

Ίͨɻଌఆͷ݁Ռɺޫݮ཰͸ K όϯυͰ 5.03 ʶ 0.04 ౳ɺH όϯυͰ 5.02 ʶ 0.03 ౳ɺJ όϯυͰ 4.99 ʶ

0.03 ౳Ͱ͋ͬͨɻ·ͨɺ෦෼ޫݮϑΟϧλʔΛ༻͍ͨಉ͡ඪ४੕ͷؒ࣌มಈͷ͹Β͖ͭ͸ 0.02 ʶ 0.01 ౳Ͱ

͋ͬͨɻ1/100 ෦෼ޫݮϑΟϧλʔΛ༻͍ͯ PNVJ18365700-2855420 Λ؍ଌͨ͠ͱ͜Ζ༗ҙٛͳมಈΛ੍

౓Α͘؍ଌ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ͨɻ

1 Introduction

1.1 ඪ४੕ଌޫ

ಉҰࢹ໺ʹࢀর੕͕͍ࣸͬͯΔ৔߹ɺಉҰࢹ໺Ͱ

͸େؾʹΑΔӨڹ͸΄΅Ұ༷ͱΈͳͤΔͨΊɺࢹ໺

಺૬ରଌޫʹΑΔ౳ิڃਖ਼Λ͏ߦɻࢹ໺಺૬ରଌޫ

͸໨త੕ͷػց౳ڃMػց ͷଞʹ໌Δ͕͞ط஌ͷࢀ

র੕ͷػց౳ڃmػց ΛٻΊɺػց౳ڃmػց ͱΧλ

ϩά౳ڃm2MASS ͷࠩΛ໨త੕͔ΒҾ͖ɺ౳ֱڃਖ਼

ݟΊΔɻΑͬͯ૬ରଌޫʹΑΔٻΛڃͷ౳͚͔ݟ͠

͔͚ͷ౳ڃ͸ࣜ (1)ͰٻΊΔ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ࢖༻͢

Δࢀর੕ͷ౳ڃ͸MASSʢCutri at all.2003ʣΑΓҾ

༻͢Δɻ

M = Mػց − (mػց −m2MASS) (1)

ɹར఺ͱͯ͠ɺ؍ଌ͍ͯ͠Δॠؒಶ͍ͬͯͳ͍࣌ɺগ

͠Ӣ͕͋Δ࣌ɺଌޫॲཧͷࣗಈԽ͕؍ଌՄೳͰ͋Δɻ

1.2 ૬ରଌޫ

ಉҰࢹ໺಺ʹࢀর੕͕͍ࣸͬͯͳ͍৔߹΍σϑΥʔ

Χε؍ଌΛͨ͠৔߹ɺඪ४੕ଌޫΛ͏ߦɻผͷྖҬ

ʹ͋Δ͍ߴਫ਼౓Ͱ໌Δ͕͞ଌఆ͞Ε͍ͯΔඪ४੕Λ

༷ʑͳޫ౓Ͱ؍ଌ͠ɺେؾʹΑΔޫݮ཰ͷิਖ਼Λߦ

͏ɻఱ௖ڑ཭ zΛ༻͍ͨ sec zͰද͞ΕΔΤΞϚεͱɺ

Λࣜ܎ͷࠩͷؔڃͱΧλϩά౳ڃց౳ػ (2)Ͱ࠷খ

ೋ৐ϑΟοςΟϯά͠ɺ؍ଌఱମͷߴ౓Ͱͷେؾͷݮ

ޫ཰A(z)Λิਖ਼͢Δɻਤ̎͸ΤΞϚεͱɺػց౳ڃ

ͱΧλϩά౳ڃͷࠩͷؔ܎Λࣔ͠ɺࣜ (3)͸ඪ४੕

ଌޫͷ౳ֱڃਖ਼ࣜΛࣔ͢ɻ

A(z) = a sec z + b(a = const, b = const) (2)

M = Mػց −A(z) (3)
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1.3 ෦෼ޫݮϑΟϧλʔ

෦෼ޫݮϑΟϧλʔ͸ࢹ໺಺ͷҰ෦Λ͢ޫݮΔ͜

ͱ͕Ͱ͖ɺͦͷྖҬʹ໨త੕ΛೖΕͯ؍ଌ͢Δ͜ͱ

Ͱ໨త੕ͱͦͷपғͷΈΛ͢ޫݮΔ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻͦ

ͷͨΊɺ໨త੕ͷανϡϨʔγϣϯΛճආ͢Δ͜ͱ

͕Ͱ͖ɺྖޫݮҬ֎ͷఱମ͸ݩͷ໌Δ͞ͷ··૾ࡱ

Ͱ͖ΔϑΟϧλʔͰ͋Δɻ

ɹ·ͨɺྖޫݮҬΛϑΟϧλʔͷ͖޲Λม͑Δ͜ͱ

Ͱɺ̐छྨͷϨΠΞ΢τΛબ΂ΔΑ͏ʹͳ͓ͬͯΓɺ

΋దͨ͠੕ͷଟ͍ྖҬΛબΜͰ࠷ʹ໺಺૬ରଌޫࢹ

໺಺૬ରଌޫ͕ࢹଌ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ΔɻՃ͑ͯɺ؍

Ͱ͖Δ͜ͱͰɺඪ४੕ଌޫ͕ඞཁͳσϑΥʔΧε؍

ଌͷ࣌ͷΑ͏ʹۭͷঢ়ଶ͕ඞͣշ੖Ͱ͋Δඞཁ͕ͳ

͍ͨΊɺ؍ଌස౓ͷ্޲ͱ؍ଌਫ਼౓ͷظ্͕޲଴Ͱ

͖Δɻ

ɹࣛࣇౡେֶ̼̍๬ԕڸʹ͸ࡏݱɺ1/100ɺ1/5000ɺ

ͷ෦෼ޫݮϑΟϧλʔ͕͋Γ 1/100 Ͱ͸̏ʙ̒౳ɺ

1/5000Ͱ͸-̎ʙ̏౳ͷఱମ͕؍ଌՄೳͰ͋Δɻ෦෼

·Β-̎౳͔ڃք౳ݶϑΟϧλʔΛ༻͍Δ͜ͱͰޫݮ

Ͱͷఱମ͕؍ଌՄೳʹͳΔɻ

ਤ 1: 1/100෦෼ޫݮϑΟϧλʔɻը૾ͷ͍ࠇ෦෼͕

Ҭͱͳ͍ͬͯΔɻϑΟϧλʔ͸ճసͤ͞Δ͜ྖޫݮ

ͱ͕Ͱ͖ɺ̐छྨͷݻʹ͖޲ఆͰ͖Δɻ

2 Observations

ɹ 1/100෦෼ޫݮϑΟϧλʔΛ͜͏࢖ͱͰ੕ͷޫ

ྔ͸໿ 5౳҉͘ͳΔɻͦͷͨΊɺ؍ଌఱମ͸͠ޫݮ

ͯ΋୹͍ੵ෼Ͱे෼ͳ S/N ͕ಘΒΕΔɺ໿ 3.5ʙ6

౳ͷ໌Δ͍ఱମͰͳ͚Ε͹ͳΒͳ͍ɻද 1 Ͱূݕ

ʹ༻͍ͨඪ४੕ͷ࠲ඪɺΧλϩά౳ڃɺ؍ଌؒظΛ

ࣔ͢ɻ(a):Carter et al.(1990)ͷΧλϩάɺ(b):Elias

et al.(1982)ͷΧλϩάɺ(c):UKIRT bright standard

list͔ΒͦΕͧΕҾ༻͍ͯ͠Δɻ

ද 1: ඪ४੕͍ͨ༺ʹূݕ
ඪ४੕ ඪ࠲ (J2000) K౳ڃ [mag]

HR3131(a) 07 59 52.05117 -18 23 57.2292 4.324

HR3314(a) 08 25 39.63201 -03 54 23.1178 3.924

HR7253(a) 19 06 37.73461 +28 37 42.9451 4.808

HR7773(a) 20 20 39.81562 -12 45 32.6844 4.807

BS1641(c) 05 06 30.89337 +41 14 04.1127 3.68

BS8143(b) 21 17 24.95244 +39 23 40.8528 3.80

BS8541(b) 22 24 30.99068 +49 28 35.0176 4.25

3 Methods

1. ɹ̍ͭͷඪ४੕Λࢹ໺಺ͷൺֱ੕Λ͍࢖૬ରଌ

ޫ͢Δ (ਤ 2)ɻͦͷޙɺଌޫ஋͔ΒϑΟϧλʔ

ͷޫݮ཰ EI ΛٻΊΔ (ࣜ 4)ɻ

EI = M ʔm࿦จ (4)

⎧
⎪⎨

⎪⎩

EI :̍ճͷ؍ଌͰٻΊΔ͜ͱ͕Ͱ͖Δޫݮ཰

M :ଌޫͰಘΒΕ͚͔ͨݟͷ౳ڃ

m࿦จ ڃଌͨ͠ఱମͷ࿦จͷ౳؍:

ਤ 2: ෳ਺ͷࢀর੕ͱ૬ରଌޫ͠ɺ̍ͭͷඪ४੕ͷ̍

ճͷ؍ଌͰͷޫݮ཰ΛٻΊΔɻ

2. ɹಉ͡ඪ४੕Λෳ਺ճ؍ଌͯ͠ޫݮͨͬ·ٻ཰

ͷฏۉΛͱΔ͜ͱͰͦͷඪ४੕ͰͷϑΟϧλʔ

ͷޫݮ཰ EII ΛٻΊΔ (ࣜ 5)ɻ

EII =

n∑

i=1

EI i

n
ɹ (5)

⎧
⎪⎨

⎪⎩

EII :ෳ਺ճͷ؍ଌͰٻΊΔ͜ͱ͕Ͱ͖Δޫݮ཰

EI :ํ๏̍ͰٻΊͨޫݮ཰

n ଌճ਺؍:
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ਤ 3: ํ๏̎ͷΠϝʔδਤ

3. ɹෳ਺ͷඪ४੕Λํ๏̍ɺํ๏̎ͷํ๏Ͱଌఆ

͠ɺͦΕΒͷฏۉΛͱΔ͜ͱͰޫݮϑΟϧλʔ

ͷޫݮ཰ E ΛٻΊΔʢࣜ 6ʣɻ

E =

N∑

i=1

EII i

N
ɹ (6)

⎧
⎪⎨

⎪⎩

E ཰ޫݮϑΟϧλʔͷޫݮ:

EII :ํ๏ 2ͰٻΊͨޫݮ཰

N ඪ४੕ͷ਺ͨ͠༺࢖:

ਤ 4: ํ๏̏ͷΠϝʔδਤ

4 Results

4.1 ଌఆ݁Ռ

ɹଌఆʹΑΓಘΒΕͨ݁ՌΛද 2ɺද 3 ʹࣔ͢ɻ

RMS͸؍ଌఱମͷଌఆ஋ͷฏۉ஋ͷؒ࣌తมಈͷ͹

Β͖ͭΛද͍ͯ͠ΔɻK όϯυͰͷؒ࣌తมಈͷ͹

Β͖ͭ͸໿ 0.02౳ఔ౓Ͱ͋ͬͨɻද̎ʹ͸Kόϯυ

Ͱͷ݁ূݕՌͷΈΛࣔ͢ɻɹޫݮ཰ͷܾఆ͸ํ๏Ͱ

͍ࣔͯ͠ΔΑ͏ʹ֤ଌఆ݁ՌͷฏۉΛͱΔ͜ͱͰٻ

ΊͯΔɻͦͷ݁Ռɺޫݮ཰͸ JɺHɺKͷ֤όϯυͰ

5.03 ʶ 0.04 ౳ɺ5.02 ʶ 0.03 ౳ɺ4.99 ʶ 0.03 ౳ͱ

ͳͬͨɻޫݮ཰ͷࠩޡ͸ඪ४ภࠩΛࣔ͢ɻ

ද 2: ඪ४੕͝ͱͷޫݮ཰ͷଌఆ஋
ඪ४੕ ཰ޫݮ [mag] RMS ଌճ਺؍

HR3131 5.052 0.022 8

HR3314 5.046 0.032 10

HR7253 5.057 0.017 11

HR7773 5.090 0.022 10

BS1641 4.980 0.020 7

BS8143 4.977 0.025 8

BS8541 5.013 0.011 6

4.2 มޫ੕ͷ؍ଌ

ɹ 1/100 ෦ ෼ ݮ ޫ ϑΟϧ λ ʔ Λ ༻ ͍ ͯ

PNV_J18365700-2855420 ΛϞχλʔ؍ଌͨ͠ɻ

͸ؒظଌ؍ 2015೥ 3݄ 27೔ʙ2015೥ 11݄ 6೔Ͱ

͋ΔɻPNV_J18365700-2855420 ͸ΠϯυͰ΋؍ଌ

͞Ε͓ͯΓɺBenerjee et al.(2015) ʹΑΔͱɺΠϯ

υͰ͸ϛϥʔΧόʔΛด͡Δ౳ͷ޻෉Λͯ͠؍ଌ͠

͍ͯͨɻΠϯυͰͷ؍ଌ݁Ռͱ 1/100෦෼ޫݮϑΟ

ϧλʔͰͷ؍ଌ݁ՌΛਤ 5ɺਤ 6ʹࣔ͢ɻ

ਤ 5: ΠϯυʹΑΔ؍ଌ݁Ռ

ਤ 6: 1/100෦෼ޫݮϑΟϧλʔʹΑΔ؍ଌ݁Ռ
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5 Discussion

ɹޫݮ཰ͷଌఆ੍౓͸ؒ࣌తมಈͷ͹Β͖͕ͭ໿

0.02౳Ͱ͋ͬͨͷͰ؍ଌ೔ʹΑͬͯޫݮ཰͕͹Βͭ

͘͜ͱ͸ͳ͍ͱ͑ߟΔ͜ͱ͕Ͱ͖ɺޙࠓͷ؍ଌʹ༻

͍ͯ΋໰୊͸ͳ͍ͱ͑ߟΒΕΔɻޫݮ཰ͷ͕ࠩޡ໿

0.03౳ͱେ͖͘ͳ͍ͬͯΔݪҼͱͯ͠͸ෳ਺ͷΧλ

ϩάΛ༻͍͍ͯΔ͔Βͩͱ͑ߟΔ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ༻

͍ͨΧλϩάͷଌޫγεςϜΛղ໌͢Δ͜ͱͰΑΓ

ਫ਼౓ͷޫݮ͍ߴ཰ΛٻΊΔ͜ͱ͕Ͱ͖ΔͩΖ͏ɻɹ

PNV_J18365700-2855420 ͷ؍ଌͰ͸Α͍؍ଌ݁Ռ

͕ಘΒΕͨɻΠϯυͰͷ؍ଌਫ਼౓͸ଌޫਫ਼౓͕͹Β

͍͍ͭͯΔͷͰ௿͍ͱ͑ߟΒΕΔɻ͔͠͠ɺ1/100෦

෼ޫݮϑΟϧλʔΛ༻͍ͨ؍ଌͷਫ਼౓͸ਤ 6ΛݟΔ

ͱ͍͜ߴͱ͕෼͔Δɻ͜Ε͸ɺଞͷ๬ԕڸʹൺ΂ͯ

KόϯυͰ͚͔ݟͷ౳͕ڃ 3.5ʙ6౳ͱ໌Δ͍ఱମͷ

ଌͰ͸؍ 1/100෦෼ޫݮϑΟϧλʔͰͷ؍ଌ͸͍ߴ

ਫ਼౓ͰͰ͖Δ͜ͱ͕͑ݴΔɻ

6 Conclusion

ຊڀݚΛ·ͱΊΔͱɺ

• 1/100෦෼ޫݮϑΟϧλʔͷޫݮ཰ͷূݕΛߦ

ͬͨɻ

• ଌఆͷ݁ՌɺJ,H,K Ͱͷޫݮ཰͸ 5.03 ʶ 0.04

౳ɺ5.02 ʶ 0.03 ౳ɺ4.99 ʶ 0.03 ౳ͱٻ·Γɺ

༻͍ͨඪ४੕ͷؒ࣌తมಈͷ͹Β͖ͭ͸໿ 0,02

౳Ͱ͋ͬͨɻ͜Ε͸؍ଌ೔ʹΑͬͯޫݮ཰͕ม

Խ͠ͳ͍͜ͱΛද͍ͯ͠Δɻ

• 1/100 ෦ ෼ ݮ ޫ ϑΟϧ λ ʔ Λ ༻ ͍ ͯ

PNV_J18365700-2855420 ͷ؍ଌΛͨ͠ͱ

͜ΖɺΠϯυͰͷ؍ଌ݁Ռͱൺ΂ͯɺਫ਼౓ͷߴ

ଌ݁ՌΛಘΔ͜ͱͰ͖ͨɻ؍͍

Reference
Carter,B.S. 1990,

Elias et al 1982,

Benerjee et al 2015,
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ASTRO-H搭載軟X線望遠鏡に用いる反射鏡の反射率測定
中庭 望 (首都大学東京大学院 理工学研究科 物理学専攻)

Abstract

X線天文衛星「ASTRO-H」には、軟 X線領域の集光を担う軟 X線望遠鏡 (SXT)が 2台搭載されている。
観測したデータから対象天体の物理量を引き出すには観測機器の性能を再現する応答関数が必要であり、X

線望遠鏡の集光力を表す有効面積は応答関数構築に必要なパラメータである。有効面積は個々の反射鏡の開
口面積にその反射鏡の反射率を掛けたものの総和であるため、反射鏡の入射角度ごとの反射率 (角度反射率)

を知ることが有効面積の精度向上につながる。しかし、反射鏡の表面粗さが大きいとき、入射角度が大きく
なるほど正反射する X線が減り、反射率は落ちてしまう。この表面粗さは、角度反射率曲線に Model fit を
行うことで算出できる。そこで、SXTの flight model と同じ工程で作られた反射鏡サンプルを 6枚選び、宇
宙科学研究所 X線ビームラインにおいて反射鏡の角度反射率を測定した。その結果、測定した角度反射率曲
線から算出した表面粗さには違いが見られた。現在使われている SXTの応答関数では、表面粗さは全ての
反射鏡で一律に同じ値となっているため、測定するサンプルを増やし、個々の反射鏡に適切な表面粗さを設
定する必要があることがわかった。

1 X線望遠鏡
1.1 軟X線望遠鏡 (SXT)

ASTRO-Hには、0.3∼10 keVの範囲の X線を捉
える軟 X線望遠鏡 (Soft X-ray Telescope : SXT)が
搭載されている。SXTは焦点を共有する初段の回転
放物面鏡と二段目の回転双曲面鏡で二回反射させて
X線を集光する斜入射光学系 (Wolter-I 型光学系) を
採用している。また、図 1.1で示すようにQuadrant
と呼ばれる 1/4円筒を 4つ組み合わせた構造になっ
ている。この Quadrantは初段と二段目に設置され
ている。反射鏡は基板の厚さを 300 µm 以下に抑え
たアルミニウム基板を使っており、反射率を稼ぐた
めに表面に金を成膜している。また、有効面積を稼
ぐために、この反射鏡をQuadrantに同心円状に 203
枚積層した多重薄板型を採用している。

1.2 平行平面板モデル
複素屈折率 ñ2 = n2 − iβ2 の基板上に蒸着された
屈折率 ñ1 = n1 − iβ1、厚さ dの単層膜に、波長 λの
光が入射角 θ0で入射した場合の振幅反射率は鏡面で
の反射と基板からの反射 (また、この 2つが組み合わ

図 1.1: ASTRO-H搭載軟 X線望遠鏡 (SXT)

口径 450 mm
焦点距離 5600 mm
反射鏡積層数 203 枚
反射膜 Au
入射角 0.15 ∼ 0.59°
反射鏡基盤の厚さ ∼ 79 枚目 165 µ m

∼ 153 枚目 241 µ m
∼ 203 枚目 318 µ m

表 1.1: SXTの設計パラメータ
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された複数回反射と透過を繰り返す)の重ね合わせで
記述できる。このようなモデルを平行平面板モデル
という。rij と tij(i, j = 0, 1, 2)を媒質 iから媒質 jに
光が入射するときのフレネルの振幅反射率と振幅透
過率とする。この場合、振幅反射率は以下のような
無限等比級数で表すことが出来る。

r = r01 + t01r12t10τ
2 + t01r12

2t10τ
4 + · · ·

= r01 +
t01t10r12 exp(−2iτ)
1 − r12r10 exp(−2iτ)

(1.1)

τ は光が膜内での回の内部反射で受ける位相の遅れ
を表している。屈折角 θr はスネルの法則によって、

ñ sin θr = sin θi (1.2)

で与えられる。測定する試料には必ず粗さがあるた
め、計算には適当なモデルを用いて補正したフレネ
ル係数を用いる必要がある。ここでは、界面の屈折率
を考慮したNevot-Croceモデルを使う。Nevot-Croce
モデルは以下で表される。

Fij = exp

{
−

(
4πσij cos θinjni

λ

)2
}

(1.3)

σ10 = σ01 = σ1は、単層膜表面の、また σ21 = σ12 =
σ2 は基板表面の二乗平均 (RMS)粗さであるとする
と、表面粗さを考慮した強度反射率は、

R = |r|2

=
∣∣∣∣F01r01 +

t01t10F12r12 exp(−2iτ)
1 − F12F10r12r10 exp(−2iτ)

∣∣∣∣(1.4)

と表せる。

2 反射率測定
2.1 測定の目的
2.1.1 応答関数の構築

X線望遠鏡の応答関数とは、ある強度を持つ点源
から放射される X線が、焦点面上にどのような強度
分布のイメージを作るのかを関数として表した物で、
X線のエネルギーと入射角 θに依存する。天空座標
(α, δ)に分布する強度分布 F の天体を X線望遠鏡を

通して見ると、検出器の焦点面座標 (r, θ)とエネル
ギーEの関数として観測データGを得る。応答関数
をHRes として式に表すと

F (E, α, δ) × HRes = G(E, r, θ) (2.1)

X線望遠鏡に強度 1の平行 X線を入射させたとする
と、そのときの観測データGが応答関数と等しくな
る。このGは強度を表す関数と焦点面のイメージの
広がりを表す関数に分離することができ、

1 × HRes = G(E, r, θ)　
= Seff (E, θ) · PSF (E, r, θ) (2.2)

となる。Seff が強度 (有効面積)、PSFがイメージの
広がり (結像性能)に対応している。

2.1.2 有効面積

有効面積 Seff は次の式で定義される。

Seff (E) =
∫

S(θ)R2(θ, E) (2.3)

ここで、S(θ)は一段目の反射鏡に入射角が θ ∼ θ+dθ

の間にある開口面積で、R(θ, E)は入射角 θ、エネル
ギー Eの時の鏡面の反射率である。反射は一段目と
二段目でそれぞれ入射角 θ の 2 回反射となるため、
R2(θ, E)となっている。有効面積は個々の反射鏡の
入射角ごとの反射率 (角度反射率)を知ることで精度
の向上させることができる。

2.1.3 表面粗さによる反射率の低下

しかし、実際の反射鏡では基板面の粗さや成膜法
などの様々な要因で、完全に平滑な表面を作ること
はできない。現在 SXTの応答関数に使われている表
面粗さは、地上較正試験で測定した有効面積と合う
値を、シュミレーションで決めている。SXT-Iが 9.5
Å、SXT-Sが 12.2Åである。反射鏡ごとの粗さは測
定されておらず、今回の測定で、応答関数の値と反
射鏡の粗さが一致するか確認した。
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2.2 測定環境
測定は宇宙科学研究所X線ビームラインで行った。

SXTの反射鏡はQuadrantに並べた位置によって基
板の厚さが異なるため、それぞれから 1枚ずつ測定
する必要がある。測定には、SXTの flight modelと
同じ工程で作られた反射鏡サンプルを 6枚 (初段と二
段目から各 3枚)選んでいる。また、表面粗さのエネ
ルギー依存性を確認するために、Ti-Kα(4.51 keV)、
Cu-Kα(8.04 keV)の特性X線を用いた。検出器には
背面照射型CCDを使用しており、入射X線はスリッ
トで幅 0.2mm、高さ 4mmに絞っている。

2.3 測定内容
角度反射率は 0.05°ピッチで測定している。CCD
で測定を行う場合、データが飽和電荷量を超えてし
まうと反射率を正確に求めることはできない。その
ため、反射光の強い小角度側と、反射光の弱い大角
度側で照射時間を変えている。また、反射率を求める
ために必要なダイレクト光の測定を、各スペア鏡の
反射率測定の最初と最後、加えて入射角が 0.5°,1.0
°,1.5°へ移動するごとに行っている。Ti-Kαの測定
では 5回、Cu-αの測定では 4回測定した。

3 結果
3.1 反射率の導出
反射率は、反射光の強度をダイレクト光の強度で
割ったものて表しているる。このとき、反射光とは
反射鏡によって反射された X線を指し、ダイレクト
光は反射される前の X線を指す。反射率は、

Ref =
N − BN

D − BD
(3.1)

で表すことが出来る。ここで、N は反射光の CCD
の出力、BN は反射光の出力に含まれる darkの値、
D はダイレクト光の出力、BD はダイレクト光の出
力に含まれる darkの値である。

3.2 測定結果
反射率測定の結果を以下に示す。図 3.1は Ti-Kα

での角度反射率、図 3.2はCu-Kαでの角度反射率を
表している。黒が基板の薄いサンプル、赤が中間層
のサンプル、緑が基板の厚いサンプルを表している。

図 3.1: Ti-Kα(4.51 keV)での角度反射率

図 3.2: Cu-Kα(8.04 keV)での角度反射率

この角度反射率の結果から、二段目の反射鏡サン
プルで角度反射率の違いが確認できた。

4 表面粗さの導出
角度反射率から反射鏡の表面粗さを算出するため

に、Model fit を行った。今回の解析では、X線エネ
ルギーと角度オフセットのみを固定している。図 4.1
は初段の 98枚目に積層した反射鏡サンプルのModel
fit 結果である。また、表 4は、Model fit で算出した
各サンプルの表面粗さを表している。これより、表面
粗さに入射する特性 X線による違いは見られなかっ
たが、初段と二段目の表面粗さで違いが見られ、二
段目では各反射鏡サンプルで全て異なる表面粗さが
算出されてしまった。
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図 4.1: 98枚目に積層した反射鏡サンプルでのフィッ
ト結果

表面粗さ (Å)

SXT-I 9.5
SXT-S 12.2

表 4.1: SXT-I,SXT-Sの応答関数に組み込まれた表
面粗さ

粗さ (Å) (左：Ti-Kα 右：Cu-Kα)

初段
40枚目 8.2 ± 0.4 7.9 ± 0.5
98枚目 8.2 ± 0.3 8.3 ± 0.3
167枚目 7.5 ± 0.4 7.7 ± 0.3

二段目
38枚目 11.8 ± 0.4 11.5 ± 0.4
98枚目 8.4 ± 0.3 8.1 ± 0.4
168枚目 6.7 ± 0.3 6.3 ± 0.6

表 4.2: 反射鏡サンプルの粗さ

5 考察
望遠鏡内での位置に依って反射鏡の表面粗さが違
う理由を考察した結果、反射面の製作方法に注目し
た。反射面はエポキシ樹脂などの接着剤を付けたア
ルミニウム基板に、金を蒸着したガラス円筒 (マンド
レル)を圧着させて写し取っている。制作する際に同
じサイズのマンドレルを使用していても、表面の形
状が全て同じとは限らないため、反射面の粗さに差
が出る可能性がある。下の表 5は今回の測定に使用
した反射鏡サンプルを製作するときに使用したマン

ドレルのサイズと IDを表している。初段と二段目の
反射鏡でマンドレルの IDが違うものは粗さが一致し
ないことがわかった。

粗さ (Cu-Kα) マンドレルのサイズ
(Å) (mm)-ID

初段
40枚目 7.9 ± 0.5 150-11
98枚目 8.3 ± 0.3 215-31
167枚目 7.7 ± 0.3 325-36

二段目
38枚目 11.5 ± 0.4 150-1
98枚目 8.1 ± 0.4 215-31
168枚目 6.3 ± 0.6 325-20

表 5.1: 反射鏡サンプル製作に使用したマンドレル

6 結論
初段と二段目での反射鏡表面粗さの違いは製作過

程で使用したマンドレルの違いから説明することが
できるが、反射鏡を並べる場所によって粗さが異な
る理由は説明できていない。現在使われている SXT
の応答関数では表面粗さはすべての反射鏡で一律に
同じ値となっている。測定する反射鏡サンプル数を
更に増やし、個々の反射鏡に適切な表面粗さを設定
することで応答関数の精度を高めて行く必要がある
ことがわかった。

Reference
波岡　武,山下　広順,「X線結像光学」 1999,培風館

横山 裕士,修士論文,「Astro-E2 搭載用 X線望遠鏡の背面
反射による迷光のモデル化とその検証」 2004,中央大学
大学院

佐藤 寿紀,修士論文,「次期 X線天文衛星 ASTRO-H搭載
軟X線望遠鏡の応答関数構築に向けた性能評価」 2015,
首都大学東京大学院
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湾曲結晶のX線分光実験・評価

鈴木 涼太 (中央大学大学院 理工学研究科)

Abstract

近年、Ｘ線天文学において、偏光の測定が可能な観測機器の開発が行われてきている。Ｘ線天文学に偏光の

情報が加わると、位置、エネルギー、時間に加えて４つの情報を得ることが出来るようになる。我々の研究室

では、湾曲した結晶とＣＣＤを用いて、Ｘ線のエネルギーと偏光情報を同時に得られる観測機器の研究開発

を行っている。これが実現すれば、Ｘ線のエネルギーと偏光方向に制限を付けることにより、恒星などで発

生したＸ線の発生メカニズムがどうなっているかを観測することが可能になるであろう。本研究では、我々

の研究室で作成した湾曲した結晶に、宇宙科学研究所の標準Ｘ線発生装置から出力したＸ線を当てる実験を

行い、作成した結晶鏡のＸ線のエネルギースペクトル検出器としての性能を評価した。Ｘ線発生装置のター

ゲットに Cuを用いて、分光能力について実験を行った結果、現段階で Cu-Kα線（8keV）に対し 38 eV と

いうＣＣＤ単独以上のエネルギー分解能を達成できていることを確認した。連続成分は 5 ∼ 8 keV の帯域で

分光に成功していた。実験の方法と、その解析の方法に関して報告をする

1 背景

我々の研究室では、Si結晶を用いたブラッグ反射

を用いたＸ線反射鏡を研究している。Si結晶を湾曲

させることで設計で 5.5 keV ∼8.0 keV Ｘ線を反射、

集光することができる回転放物面状の反射鏡を制作。

今回初めてX線を当てて、分光性能についての実験・

解析を行った。特徴としては、反射型偏光計として

使えること、集光することで、少ない検出器面積で

高いＳ/Ｎ比を出すこと、オフフォーカス状態で、分

光素子として使えること、分光測定と偏光測定を同

時に行えるユニークさを持つことが挙げれる。

図 1: 結晶の配置と集光の様子

2 実験

宇宙科学研究所　標準Ｘ線光源室のビームライン

にて実験を行った。X線源はＸ線管、ターゲットは

Cu。Cu-Kαの特性Ｘ線 8.05 keVを使い、輝線を確

認できれば分光の可否が判断できると考えた。輝線

を確認するため、8keV 付近を通しやすいバンドパス

フィルターとして Niを使用した。

図 2: 実験装置のビームライン

図 3: 実験装置の光学系
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3 分光観測

ブラッグ反射によって、湾曲 Siを分光素子として

機能させる。あえて、オフフォーカスにすれば、エ

ネルギーごとに入射する位置が異なる状態に出来る

ため、分光観測が可能になる。

図 4: オフフォーカスによる分光観測

実験時の配置から、CCDに入射しうる X線のエ

ネルギーはおよそ 5.8 keV ∼ 8.1 keV であったと予

想される。

3.1 単純なヒストグラムから大まかなエネ
ルギー推測

実験により得られた CCD画像のすべてのイベン

トを集め、１ピクセルごとのパルスハイトをとり分

布を調べ重ね合わせた分布。おおよそのスペクトル

に対応している。ADU = 160 ∼ 170あたりにかけ

て、ピークがある。一際明るいため、Cu-Kα輝線が

見えているのではないかと考えた。

図 5: 得られた像とそのヒストグラム

ただし、これだけでは断定をすることはできない。

そこで、Niフィルターを通した後もこのピークが見

えているのか確かめることにした。

3.2 Niフィルターを挟んだ場合のヒスト
グラム

Niフィルターは Cu-Kαの 8 keV 付近を一番よく

通す。これを通したうえでピークが残っていれば、そ

れがCu-Kα線である強い証拠になる。その結果が右

の図。CCD画像のうち、下の緑の領域のすべてのイ

ベントを集め、１ピクセルごとのパルスハイト分布

を調べ重ね合わせた分布を示した。この場合単純に

全ピクセルのヒストグラムをとっているだけなので、

シングルピクセルイベント以外を拾っている。そのた

め正確なスペクトルを見ているわけではないが、依

然として ADU = 160 ∼ 170あたりにかけてピーク

があるのは確認できる。

図 6: 得られた像とそのヒストグラム

Niフィルターの有無に関わらず見られるこの明る

い筋が Cu-Kα輝線であると確認できた。

3.3 Cu-Kα 線の像の分散角からエネル
ギー分解能を出す

y軸方向の強度分布を書かせ、像の分散角を計算

する。

図 7: 緑の領域において分散を計算した

緑の領域に絞ると、FWHM : 6.0 [pixel]となった。

これはエネルギーに換算すると、E : 38 [eV] の分散

に相当する。結晶の表面粗さを含んだ結果ではある

が、現時点で CCDと同等かそれ以上の分解能を有

していると考えることが出来る。
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図 8: y軸方向のピクセル値の分散

4 まとめ・展望

湾曲した結晶によるブラッグ反射鏡のＸ線分光能

力を確認した。8keV (Cu-kα線)において、 40 eV

程度の FWHMでエネルギーを分解できることが分

かった。課題、展望としては、集光能力を測り切れ

ていないことが挙げられる。可視光実験時は 1mmの

大きさまで集光できたが、Ｘ線での実験時は 5.5mm

にとどまった。CCDと反射鏡の配置を調整する必要

があると考えられる。また、Si結晶の表面の粗さが

綺麗な像を作るための障害となり、分光性能に影響

していると考えられるので、これを改善していく必

要がある。
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Abstract

μʔΫόϦΦϯ୳ࠪӴ੕ DIOS ༻ͷ๬ԕڸͱͯ͠ɺ600 mmͷେܘޱɺ700 mmͷ୹͍য఺ڑ཭Λ༗͢Δ
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খ͘͞͠ɺຢɺԁपํ޲ͷܗঢ়ࠩޡΛվળ͢ΔͨΊΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτͷಈ޲ํܘͷҐஔΛ࠷దԽ͢Δ
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ʹยํͷϓϨʔτΛಈ޲ํܘʹͣΒ͢͜ͱͰߔͷ༡ͼΛ࣮ޮతʹθϩʹ͢Δͱ͍͏ํࣜͰ͋Δɻ͜ΕʹΑΓɺ

ϛϥʔͷա৒มܗΛආ͚ͭͭɺ൓ࣹ࣋ࢧڸͷ࠷దԽ͕ਤΕΔͱظ଴͞ΕΔɻຊڀݚͰ͸ɺ͜ͷ 2 ຕ 1 ૊ͷΞ

ϥΠϝϯτϓϨʔτͷ࠷దͳඍௐྔͷཧղΛ໨తͱͯ͠ɺՄࢹฏޫߦͷ൓ࣹ૾Λ༻͍ͯਫ਼ີʹධՁ͠ɺඍௐ

લޙͷ݁૾ੑೳΛൺֱͨ͠ɻ·ͨɺݦඍڸΛ༻͍ͯඍௐͷࡍͷΞϥΠϝϯτϓϨʔτͷҐஔΛௐ੔ͨ͠ɻͦ

ͷ݁Ռ݁૾ੑೳ͸ HPDͰ 24 ෼͔֯Β 6 ෼֯ʹվળ͞Εͨɻ͜ͷ͜ͱ͔Βඍௐ͕ߏػ༗༻Ͱ͋Δ͜ͱ͕ߟ

͑ΒΕΔɻվળ͸͞Εͨ΋ͷͷɺ50 µm୯ҐͰΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτΛಈ͔ͨ͠ͷͰɺ࠷దͳ൓ࣹ࣋ࢧڸ

Λͨͬߦͱ͸͑ݴͳ͍ɻ·ͨɺશͯͷΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτͰߔͷ༡ͼΛݻఆͯ͠ଌఆͨͨ͠Ίɺ2 ຕࣜ

ͷ௕ॴΛ͖͔͠׆Εͯ͸͍ͳ͍ɻΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτͷҐஔมԽྔɺߔͷ༡ͼͱ΋ʹɺΑΓ͔͘ࡉඍௐ

͢Δ͜ͱͰ൓ࣹ࣋ࢧڸͷ࠷దԽ͕Ͱ͖Δͱ͑ߟΔɻ

1 ܠഎڀݚ

1.1 DIOSӴ੕

ͷӉ஦ͷ૊੒ͷ΄ͱΜͲΛɺμʔΫΤωϧΪʔࡏݱ

ͱμʔΫϚλʔ͕઎Ί͍ͯͯɺόϦΦϯ͸ 4.6 %ʹ͢

͗ͳ͍ɻզʑ͕؍ଌͰ͖Δͷ͸όϦΦϯͰ͋ΓɺόϦ

Φϯͷ؍ଌʹΑͬͯμʔΫΤωϧΪʔ΍μʔΫϚλʔ

ͷଘࡏ΍ੑ࣭Λཧղ͖ͯͨ͠ɻ͔͠͠ɺ؍ଌͰ͖Δ͸

ͣͷόϦΦϯͰ͑͞ɺͦͷ൒෼Ҏ্͕ະͩʹ؍ଌ͞

Ε͓ͯΒͣμʔΫόϦΦϯͱݺ͹Ε͍ͯΔɻμʔΫ

όϦΦϯͷଟ͕͘WHIM (Warm - Hot Intergalactic

Medium)ͱݺ͹ΕΔɺ105 ͔Β 107 ౓ͷߴԹͷΨε

Ͱ͋Δͱ͑ߟΒΕ͍ͯΔɻDIOSͷ؍ଌ໨త͸ɺ͜ͷ

WHIM͔ΒͷࢎૉًઢΛ؍ଌͯ͠μʔΫόϦΦϯͷ

ۭؒ෼෍Λ໌Β͔ʹ͢Δ͜ͱͰ͋ΔɻWHIM͸໘ً

౓͕௿͍͕ͯͬ͘޿ΔͨΊɺࢹߴ໺ɾେ༗ޮ໘ੵͷ

ඞཁͱͳΔɻͦ͜Ͱɺैདྷͷ͕ܥֶޫ 2 ճ൓ࣹޫֶ

ΘΓ͔ʹܥ 4 ճ൓ࣹޫֶܥΛ࠾༻͢Δ͜ͱͰɺ୹য

఺ڑ཭͔ͭࢹ޿໺ͷޫֶݱ࣮͕ܥՄೳͱͳΔɻ

1.2 4ճ൓ࣹܕXઢ๬ԕڸ

4 ճ൓ࣹܕ X ઢ๬ԕڸ (FXT:Four-stage X-ray

Telescope)͸ɺDIOSӴ੕͕ཁ͢ٻΔ୹য఺ 700 mm

͔ͭ S Њ ໺ʷ༗ޮ໘ੵࢹ) )= 100 cm2deg2(@ 0.6

keV) ͱ͍͏ੑೳΛຬͨͨ͢Ίʹɺैདྷͷ Wolter-I

ຊʹ൓ࣹճ਺جΛܕ Λ 2 ճ͔Β 4 ճʹ૿΍֦ͨ͠

ுܕ Wolter-I ͷ๬͜ࡏݱΔɻ͍ͯ͠༺࠾Λܥֶޫܕ
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ԕڸͷܘޱ 500 mm ෇ۙͷ൓ࣹڸΛ੡࡞தͰ͋Δɻ

൓ࣹڸ͸ϋ΢δϯάͱݺ͹ΕΔɺ൓ࣹߏػ࣋ࢧڸʹ

౥͢ࡌΔɻ͜ͷϋ΢δϯά͸ 1 पΛ 4 ౳෼ͨ͠΋ͷ

Ͱɺ͞ߴ͸໿ 175 mmɺ൒ܘ͸໿ 300 mm Ͱ͋Δɻ

ਤ 1: 1/4 पϋ΢δϯάͷଆ໘ɻ2 ஈ໨ͷ൓ࣹ͕ڸ౥

Ε͍ͯΔɻ͞ࡌ

ਤ 2: ϋ΢δϯά্໘ɻ6 ຕͷΞϥΠϯϝϯτϓϨʔ

τͱ࢓੾Γ൪͕ೖ͍ͬͯΔɻΞϥΠϯϝϯτϓϨʔ

τ͸ɺ1 ൪͔Β 6 ൪·Ͱϋ΢δϯάนଆ͔Βφϯό

Ϧϯά͍ͯ͠Δɻ

ैདྷͷ X ઢ๬ԕڸʹ͓͍ͯ͸൓ࣹڸͷ࣋ࢧҐஔܾ

Ίߏػͱͯ͠ΞϥΠϯϝϯτόʔͱΑ͹ΕΔɺ࣋ࢧ

๮ʹ൓ࣹڸΛࠩ͠ࠐΉ͕ߔ੾ͬͯ͋Δ΋ͷΛෳ਺༻

͍ͯɺ൓ࣹڸΛ͍ͯ࣋͠ࢧΔ͕ɺຊ๬ԕڸͰ͸֤ஈ

ͷΞϥΠϯϝϯτόʔ͕Ұମͱͳͬͨߏ଄ͷΞϥΠ

ϯϝϯτϓϨʔτΛ༻͍͍ͯΔɻ͜ͷɺ4ஈҰମͰ൓

Δ͢༺࢖ΔΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτΛ࣋͢ࢧΛڸࣹ

͜ͱʹΑͬͯ൓ࣹڸͷҐஔܾΊࠩޡΛখ͘͞͠ɺຢɺ

ԁपํ޲ͷܗঢ়ࠩޡΛվળ͢ΔͨΊΞϥΠϯϝϯτ

ϓϨʔτͷಈ޲ํܘͷҐஔΛ࠷దԽ͢ΔͨΊͷඍௐ

Λಋೖͨ͠ɻߏػ

ਤ 3: ϋ΢δϯά֎प ͷ໛ࣜਤߏػͱඍௐ(ࠨ) ɻ(ࠨ)

Ҿ͖ωδͱόωʹΑͬͯɺϓϨʔτΛԡ͠ωδʹ઀

৮͍ͤͯ͞ΔɻωδΛ 1 पճ͢ͱΞϥΠϯϝϯτϓ

ϨʔτΛಈ޲ํܘʹ 500 µ m ಈ͔͢ઃܭʹͳͬͯ

͍Δɻ

͔͠͠ɺݱঢ়ͷ݁૾ੑೳ͸ 7.9 ෼֯ (HPD) Ͱ͋

ΓɺDIOS/FXTͷཁੑ૾݁ٻೳͷ 5.0 ෼֯ʹ͸ୡ͠

͍ͯͳ͍ɻHPD : Half Power Diamiter ͸ɺ๬ԕڸ

ͷ݁૾ੑೳΛࣔ͢ࢦඪͱͯ͠༻͍ΒΕΔɻ͜Ε͸ɺ఺

Β͔ݯ ͷશޫྔͷ൒෼͕ೖΔԁͷ௚ܘͰ͋Δɻ݁૾

ੑೳ͕ཁੑٻೳʹୡ͍ͯ͠ͳ͍ཁҼͱͯ͠ɺ୯ମ൓

ͷมڸঢ়ਫ਼౓ෆ଍΍ϋ΢δϯά಺Ͱͷ൓ࣹܗͷڸࣹ

ϋ΢δϯά಺Ͱ൓ࣹʹࡍΒΕ͍ͯΔ͕ɺ࣮͑ߟ͕ܗ

ΘΕͯߦͩ·Δ͔ௐࠪ͸͍ͯ͠ܗͲͷΑ͏ʹม͕ڸ

͍ͳ͍ɻ·ͨɺඍௐߏػ΋ఆྔతͳඍௐ͸ߦΘΕͯ

͍ͳ͍ͨΊɺ׬શʹ͸ͦͷػೳ͕͔͞׆Εͯ͸͓Β

దԽ͸ෆे෼Ͱ͋Δɻ͜ΕΒͷղܾͷҰॿͱ͠࠷ͣ

ͯ 2 ຕ 1૊ͷΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτ͕੡͞࡞Εͨɻ

൓ࣹڸૠೖޙʹยํͷϓϨʔτΛಈ޲ํܘʹͣΒ͢

͜ͱͰɺ100 µ mͷઃܭ஋Ͱ͋Δߔͷ༡ͼΛ࣮ޮతʹ

θϩʹ͢Δͱ͍͏ํࣜͰ͋Δɻ൓ࣹڸͷҐஔܾΊʹ

ͷߔͼɺݺΘΕΔϓϨʔτΛαϙʔτϓϨʔτͱ࢖

༡ͼΛθϩʹ͢ΔͨΊʹಈ͔͢ϓϨʔτΛϙδγϣ

χϯάϓϨʔτͱݺΜͰ͍Δɻ

͜ΕʹΑΓɺ൓ࣹڸͷա৒มܗΛආ͚ͭͭɺ൓ࣹ

଴͞ΕΔɻظదԽ͕ਤΕΔͱ࠷ͷ࣋ࢧڸ

ͦ͜ͰຊڀݚͰ͸ՄޫࢹΛ༻͍ͯɺ൓ࣹ࣋ࢧڸͷ

ΑͬͯΞϥΠϯϝϯʹߏػదԽͷͨΊʹ͸ɺඍௐ࠷

τϓϨʔτΛͲͷఔ౓ಈ޲ํܘʹಈ͔ͤ͹ྑ͍͔Λ

ௐ΂ͨɻ
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ਤ 4: 2ຕࣜΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτɻϙδγϣχϯ

άϓϨʔτΛͣΒͯ͠ߔͷ༡ͼΛθϩʹ͢Δ͜ͱʹ

Αͬͯɺ൓ࣹڸͷܗঢ়͕ڲਖ਼͞ΕΔɻ

2 ଌఆ

2.1 ΑΔΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτʹڸඍݦ
ͷҐஔௐ੔

ඍௐߏػͷωδΛ 1 पճ͢ͱ 500 µ mΞϥΠϯϝ

ϯτϓϨʔτ͕ಈ͘ઃܭʹͳ͍ͬͯΔ͕ɺ࣮ࡍ͸ઃ

Ͳ͓ΓʹΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτ͸ಈ͔ͣɺ਺ेܭ

µ m ͷ͹Β͖͕ͭ͋Δɺͦ͜Ͱɺࠓճ͸ݦඍڸΛ༻

͍ͯΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτͷҐஔΛௐ੔ͨ͠ɻΞ

ϥΠϯϝϯτϓϨʔτ্෦ʹ͸ϦϑΝϨϯεͱݺ͹

ΕΔ͕͋ߔΓɺ2 ຕͷϓϨʔτͷϦϑΝϨϯεͷҐ

ஔΛݦඍڸͰௐ੔͢Δ͜ͱʹΑΓɺΞϥΠϯϝϯτ

ϓϨʔτͷಈ޲ํܘͷҐஔΛௐ੔ͨ͠ɻ

ਤ 5: ڸඍݦ (ഒ཰ 200ഒ)ͰݟΔϦϑΝϨϯεɻϦ

ϑΝϨϯεͷҐஔΛௐ੔͢Δ͜ͱʹΑͬͯΞϥΠϯ

ϝϯτϓϨʔτͷҐஔΛௐ੔͢Δɻ

2.2 ௐ੔खॱ

͸͡Ίʹɺ6૊ͷΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτͷϦϑΝ

ϨϯεҐஔΛ߹Θͤͨɻ࣍ʹɺ2 ஈ໨ͷ൓ࣹڸΛϋ

΢δϯάʹೖΕͨɻͦͷޙɺ1 ൪͔Β 6 ൪ͷ֤Ξϥ

ΠϯϝϯτϓϨʔτʹ͍ͭͯɺαϙʔτϓϨʔτΛ

ಈ޲ํܘʹ 50 µ mಈ͔͠ɺߔͷ༡ͼ͕ 50 µ mʹͳ

ΔΑ͏ʹϙδγϣχάϓϨʔτ΋ಈ͔ͨ͠ɻ͜ͷૢ

Λ֤ΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτʹରͯ͠ɺয఺໘૾࡞

͕γϟʔϓʹूޫ͞ΕΔ·Ͱ܁Γฦͨ͠ɻઃ্ܭ͸ɺ

ಈ޲ํܘʹϙδγϣχϯάϓϨʔτΛ 100 µ mಈ͔

ͷ༡ͼ͸θϩʹͳΔ͕ɺϦϑΝϨϯεΛߔʹ࣌ͨ͠

߹ΘͤΔࡍͷࠩޡʹΑΓ 100 µ mಈ͔͢ͱ൓ࣹڸΛ

ଛইͤ͞ΔՄೳੑ͕͋ΔͷͰɺࠓճ͸ߔͷ༡ͼΛ 50

µ m Ͱݻఆͨ͠ঢ়ଶͰൺֱͨ͠ɻ

2.3 Մޫࢹଌఆ

ՄޫࢹଌఆͷηοτΞοϓΛਤʹࣔ͢ɻޫ͔ݯΒ

Ͱͨฏޫߦ͸ϋ΢δϯάͷதͷ൓ࣹڸද໘ʹ͋ͨΓɺ

Χϝϥͷ૾ࡱૉ্ࢠͰ݁૾͞ΕΔɻ

ਤ 6: ՄޫࢹଌఆͷηοτΞοϓ

2.4 ଌఆखॱ

ຊڀݚͰ͸ɺ2 ஈ໨ͷ൓ࣹڸͷΈͷଌఆΛͨͬߦɻ

·ͣ͸ɺඍௐલͷয఺໘૾ΛࡱӨͨ͠ɻΞϥΠϯϝ

ϯτϓϨʔτҐஔͷඍௐޙʹɺ࠶ͼয఺໘૾ͷࡱӨ

Λͨ͠ɻ
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3 ݁Ռͱٞ࿦

ඍௐલͱޙͷয఺໘૾Λਤ 7ʹࣔ͢ɻ

ਤ 7: ඍௐલͷয఺໘૾ ޙͱඍௐ(ࠨ) (ӈ)ͷয఺໘

૾ɻԁ͸൒ܘ 10 ෼֯ͷԁɻ

͜ͷඍௐલͷয఺໘૾ͱඍௐޙͷয఺໘૾ʹ͍ͭ

ͯ HPDΛٻΊΔͱɺඍௐલ͸ 24 ෼֯Ͱඍௐޙ͸ 6

෼֯Ͱ͋ͬͨɻ·ͨɺඍௐޙͷαϙʔτϓϨʔτͷ

Ґஔ͸ 1,2,3,6൪ͷϓϨʔτ͸ॳظҐஔͷ··Ͱɺ4,5

൪͸ϋ΢δϯά֎ଆʹ 100 µ mҾ͍ͨҐஔͰ͋ͬͨɻ

ඍௐͷલޙͰ HPD͕վળ͞ΕͨͷͰɺ͜ͷඍௐ

༗༻Ͱ͋Δ͜ͱ͕ࣔ͞Εͨɻ͔͠͠ɺվળ͸͕ߏػ

͞Εͨ΋ͷͷɺ50µm୯ҐͰΞϥΠϯϝϯτϓϨʔ

τΛಈ͔ͨ͠ͷͰɺ࠷దͳ൓ࣹ࣋ࢧڸΛͨͬߦͱ͸

ͳ͍ɻ·ͨɺશͯͷΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτͰ͑ݴ

ఆͯ͠ଌఆͨͨ͠Ίɺ2ຕࣜͷ௕ॴΛݻͷ༡ͼΛߔ

Εͯ͸͍ͳ͍ɻ͖͔͠׆

4 ·ͱΊ

2 ຕ 1 ૊ͷΞϥΠϝϯτϓϨʔτͷ࠷దͳඍௐྔ

ͷཧղΛ໨తͱͯ͠ɺՄࢹฏޫߦͷ൓ࣹ૾Λ༻͍ͯ

ਫ਼ີʹධՁ͠ɺඍௐલޙͷ݁૾ੑೳΛൺֱͨ͠ɻ·

ͨɺݦඍڸΛ༻͍ͯඍௐͷࡍͷΞϥΠϝϯτϓϨʔ

τͷҐஔΛௐ੔ͨ͠ɻͦͷ݁Ռ݁૾ੑೳ͸ HPDͰ

24 ෼͔֯Β 6 ෼֯ʹվળ͞Εͨɻ͜ͷ͜ͱ͔Βඍௐ

ΒΕΔɻվળ͸͞Εͨ͑ߟ༗༻Ͱ͋Δ͜ͱ͕͕ߏػ

΋ͷͷɺ50 µm୯ҐͰΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτΛಈ

͔ͨ͠ͷͰɺ࠷దͳ൓ࣹ࣋ࢧڸΛͨͬߦͱ͸͑ݴͳ

͍ɻ·ͨɺશͯͷΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτͰߔͷ༡

ͼΛݻఆͯ͠ଌఆͨͨ͠Ίɺ2 ຕࣜͷ௕ॴΛ͔͠׆

͖Εͯ͸͍ͳ͍ɻΞϥΠϯϝϯτϓϨʔτͷҐஔม

Խྔɺߔͷ༡ͼͱ΋ʹɺΑΓ͔͘ࡉඍௐ͢Δ͜ͱͰ

൓ࣹ࣋ࢧڸͷ࠷దԽ͕Ͱ͖Δͱ͑ߟΔɻ
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