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概 要

　ガンマ線天文学は宇宙からくるガンマ線を観測し、天体現象を研究する観測天文学の一分野

である。銀河系内の星間空間には、相対論的エネルギーまで加速された粒子 (宇宙線)が飛び交っ

ている。宇宙線の成分である陽子や電子は、星間物質との相互作用により発生する中性π中間子

の崩壊や、原子核付近の電場との相互作用による制動放射、逆コンプトン散乱などにより、高エネ

ルギーのガンマ線を生成する。ガンマ線は宇宙線と異なり星間磁場で曲げられることなく直進す

るので、ガンマ線観測は宇宙線の分布を調べる強力な手段となる。本研究では、銀河面の広がっ

たガンマ線放射を、π0崩壊や逆コンプトン散乱などに分類し、ガンマ線スペクトルを解析するこ

とにより、宇宙線陽子や宇宙線電子のスペクトルの強度やベキを求め、地上で観測された宇宙線

のそれと比較した。その結果、宇宙線陽子由来のガンマ線スペクトルのベキが、概ね地球上で測

定された宇宙線スペクトルのベキと一致することが確認できた。一方で銀河中心から離れるにつ

れベキがソフトになる兆候がみられた。また宇宙線電子由来のガンマ線スペクトルは単一のベキ

関数ではなく、地球上で測られた電子スペクトルに比べ、低エネルギー側ではハード、高エネル

ギー側ではソフトな傾向がみられた。これらの結果については今後さらなる検証が必要となる。
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図 1: 中性水素ガスとの相互作用によるガンマ線スペクトル
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第1章 序論

1.1 ガンマ線天文学

　ガンマ線天文学は、宇宙からくるガンマ線を観測し、天体現象を研究する観測天文学の一分

野である。ガンマ線観測の方法は大きく分けると、地上望遠鏡を用いる方法と人工衛星を用いる

方法に分けられる。

　それらの方法は、入射するガンマ線のエネルギーによって分けられ、100 GeV以上の超高エネ

ルギーのガンマ線を観測する場合は地上望遠鏡を用いる。ガンマ線は大気に突入すると、大気中の

原子核と相互作用し電磁シャワーを起こす。特に入射ガンマ線が 100 GeV以上の超高エネルギー

ガンマ線の場合は、シャワーに伴って発生するチェレンコフ光が地表まで達するので、地上望遠

鏡による観測が可能となる。主な地上望遠鏡には、ナミビアに設置された 100 GeV- 100 TeVの

エネルギーバンドを持つH.E.S.S.(High Energy Stereoscopic System)や、ラ・パルマ島にあるロ

ケ・デ・ロス・ムチョーチャス天文台に設置されている 50 GeV- 30 TeVのエネルギーバンドを持

つMAGIC(Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov Telescope)などがある。

　 100 GeV以下のガンマ線の場合は、大気に吸収されてしまい地表まで届かないので、人工衛星

による観測が必要となる。人工衛星によるガンマ線観測は 1960年代のOSO-3衛星から、1970年

代の SAS-2衛星・COS-B衛星、1990年代のCGRO衛星の EGRET検出器、そして 2008年に打

ち上げられた Fermi衛星搭載の LAT検出器へと引き継がれてきた。

　 Fermi衛星搭載の LAT検出器は EGRET検出器を、角度分解能や視野などで大きく上回る性

能を持つ。そのため Fermi衛星により、今まではわからなった宇宙の姿が解明されることが期待

されている。

1.2 熱的放射と非熱的放射

ある放射源内の粒子が熱平衡状態にあるとき、速度 vを持つ粒子の数は以下のマクスウェル-ボ

ルツマン分布となる。

N(v) ∝ e−
mv2

2kT

ここでmは粒子の質量、kはボルツマン定数、T は系の温度である。このような放射源があると

き、その粒子の熱運動によって放射が発生し、熱的放射と呼ばれる。熱的放射には系が光学的に

薄いときに出る熱的制動放射や、光学的に厚く、物質と放射が平衡にあるときに出る黒体放射が

あり、ともに系の温度に応じたスペクトルを持つ。

4



　一方、宇宙には熱平衡から外れ高いエルギーを持つ粒子がしばしば存在する。2章で述べる宇宙

線はその一例で、その粒子数分布はエネルギーのベキ関数となる。このような非熱的状態にある

粒子からの放射は、非熱的放射と呼ばれる。非熱的放射にはシンクロトロン放射や非熱的制動放

射、逆コンプトン散乱、π0崩壊などがある。ガンマ線は非熱的放射によって作られるので、非熱

的な天体高エネルギー現象を研究するのに適している。
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第2章 宇宙線とガンマ線

宇宙線とは、相対論的エネルギーまで加速され星間空間を飛び交う、荷電粒子のことである。宇

宙線は星間ガス・光子・磁場と反応し、電波およびガンマ線で特に強い放射をする。従ってガン

マ線を観測することにより、銀河系内での宇宙線を調べることができる。

2.1 宇宙線

宇宙線の主な成分は陽子であるが、リチウムから鉄以上の重さにいたるあらゆる種類の原子核

からなり、また 1％程度の電子も含む。宇宙線は地球にも飛来しており 1912年から 1919年にか

けてオーストラリアのV.F.ヘスは気球を用いた放射線実験を繰り返し行い、高度と放射線の強さ

の関係を測定した。彼は上空にいくほど放射線強度が増加することを見出し、放射線が宇宙起源

であることを示した。これが宇宙線の発見である。

2.1.1 宇宙線スペクトル

地球近傍で観測されている宇宙線のエネルギー分布は図 2.1のようになっている。これを見る

と宇宙線のスペクトルはベキ関数の形をしており、宇宙線陽子のスペクトルのベキは 2.7程度、宇

宙線電子のスペクトルのベキはそれよりも急な 3程度である。

また宇宙線陽子・核子のスペクトルを拡大したものを図 2.2に示す。この図から宇宙線陽子のス

ペクトルにはいくつかの特徴が見られる。1015.5 eV付近でベキは急になりおよそ 3になり、その

折れ曲がりは kneeと呼ばれる。さらに 1018.5 eV付近でベキは再びおだやかになり、その折れ曲

がりは ankleと呼ばれる。

　これらは、宇宙線の生成と、地球に達するまでの伝播過程で受ける影響によるものと考えられ

る。宇宙線のエネルギーが 1015 eV程度以下では、宇宙線は銀河磁場により銀河系内に閉じ込め

られていると考えられている。kneeの存在から 1015 eV以上では磁場の閉じ込めが効きにくくな

り宇宙線が銀河系から逃げ出し始めていることが予想される。また銀河系内の天体の最高加速エ

ネルギーが knee程度であるとも考えられている。またエネルギーが 1019 eV以上になると、ジャ

イロ半径が銀河面の厚さと同程度かそれ以上となって、銀河系内に閉じ込めることができなくな

る。つまり 1019 eV以上の宇宙線は銀河系外に起源を持つと考えられ、それが ankleの原因と考え

られる。
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図 2.1: 粒子種毎の宇宙線のエネルギースペクトルの比較 [1]

　また宇宙線陽子に比べて電子の方が急なベキをもつ理由としては、高エネルギー電子から光子

が生成される機構である、シンクロトロン放射や星間光子との逆コンプトン散乱 (2.3参照)では、

高いエネルギーの電子ほど寿命が短いためである。

　宇宙線陽子や電子は、こういったさまざまな影響を受けて地球に到来するため、直接観測から

銀河系内の宇宙線分布を知ることは難しいが、これらの粒子が銀河系内に広がる星間空間中のガ

スや磁場、および光子との相互作用から生成される電磁波から銀河系内の宇宙線の情報を得るこ

とができる。本研究では、そのように生成されるガンマ線から元々の宇宙線の分布を調べること

を目的としている。

2.1.2 宇宙線の起源と加速

　高エネルギーの宇宙線が宇宙のどこでどのようにして高いエネルギーにまで加速されている

のかは、まだよくわかっていない。いまのところ、銀河系内の宇宙線の起源として有力なのは「超

新星残骸」である。超新星残骸が強い電波源であることはわかっており、この電波は高エネルギー

電子が星間磁場による制動を受けて出すシンクロトロン放射である。電子が加速されていること

から、宇宙線の主成分である高エネルギー陽子も同様に加速されていることが期待できる。

　銀河系内に閉じ込められた宇宙線と逃げ出した宇宙線についての、エネルギーの収支を考える。

地球近傍で計測された宇宙線のスペクトルが銀河系内で典型的であるとすると、そのエネルギー

密度 ρcrは 1 eVcm−3程度である。このことから、銀河円盤内に閉じ込められている宇宙線の全エ
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図 2.2: 地球近傍での宇宙線粒子のエネルギー分布 [2]
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ネルギーEcrは、銀河円盤の体積が V ≈ 1067−68 cm3であることを用いて

Ecr = ρcrV ≈ 1055−56 erg (2.1)

となる。宇宙線が閉じ込められている時間を τ ∼ 107年 (=3.16× 1014 s)とすると、逃げ出す宇宙

線のエネルギーは単位時間あたり

Ecr

τ
≈ 1041 erg · s−1　 (2.2)

となる。一方、一度の超新星爆発では 1051 ergのエネルギーが放出される。超新星爆発が 30年に

一度起きるとすると、超新星爆発によるエネルギーの発生率は∼ 1042 erg · s−1である。そのうち

10％程度が粒子加速に使われていると考えると、超新星爆発による宇宙線へのエネルギー供給は

∼ 1041 erg · s−1となり、式 (2.2)と一致している。このように、銀河円盤内の宇宙線エネルギーを

供給しうることからも、超新星残骸が、宇宙線起源の有力な候補として挙げられる。[3]

2.2 星間空間

　我々の天の川銀河に於いて、星と星の間の空間を星間空間と呼ぶ。この星間空間は何もない

空虚な所ではなく、前章で述べた宇宙線に加え、星間磁場、星間光子、星間ガス、星間ダストな

どが存在する。以下ではそれらについて簡単に説明する。

　星間ガスは星間空間を漂う、星の材料となるガスのことで、温度や密度などに異なる特徴を持つ

ものが複数ある。ここでは主なものとして中性原子ガス・分子ガス・ダークガスについて述べる。

・中性原子ガス

　星間ガスの主成分は原子状態の中性水素ガスHIである。銀河面上に分布し、体積は星間物質の

数％程度であるが、密度が高いため質量は大きい。中性水素原子は 1個の陽子と 1個の電子から

なり、陽子と電子はともにスピン 1/2のフェルミ粒子である。スピンが平行な状態と反平行な状

態では平行な状態のほうがわずかにエネルギーが高く、平行な状態から反平行な状態に遷移する

ときに、差分のエネルギーを電磁波として放射する。その電磁波を波長 21 cmの電波で観測する

ことができる。

・分子ガス

　星間物質の中では温度が低く密度が高いために、物質が分子状態で存在している領域がある。多

くの場合はHIガス中に粒状に分布している。水素分子に次いで存在量の多い、CO分子の回転準

位間の遷移による輝線 (2.6 mm線)を用いて観測することができる。

・ダークガス

　上の 2つのガスとは異なり、電波で観測することが難しいガスのことであり、ダストの分布か

らトレースされる。主に分子雲の周りに存在し、分子雲が形成される際、電波で観測できない状

態になったと考えられる。

　つぎに星間光子について述べる、星間光子にはCMB(Cosmic Microwave Background radiation)
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や可視、赤外などの様々な波長を持つものがある。宇宙誕生から 37万年ころに起こった物質の中

性化により、それまで自由に飛び交っていた自由電子がなくなったために光子が直進できるよう

になった。このとき約 3000 Kの黒体放射であった光子は宇宙膨張で波長が引き伸ばされ、現在マ

イクロ波として観測される。これが CMBである。星間可視光は我々が目で見ている星の光など

のことである。星間赤外光は若い星が放つ紫外線によって高温に熱せられた星間ダストが出す赤

外線などからなる。

2.3 ガンマ線の放射機構

　宇宙線が星間物質と相互作用することにより、ガンマ線などの電磁波を放射する。その放射

機構は陽子・電子により異なり、陽子は星間ガスと衝突した際の、原子核反応によりガンマ線を

放出する。電子は星間ガス中の原子核に曲げられて起こる制動放射によりガンマ線を放出したり、

逆コンプトン散乱と呼ばれる、電子が星間光子に衝突してエネルギーを与えガンマ線を生成する

プロセスがある。

2.3.1 π0 崩壊

　まず宇宙線陽子が起源となるガンマ線の生成プロセスについて述べる。宇宙線が星間物質と

衝突するときに陽子のエネルギーがある値を超えると、π中間子が発生する。中性の π中間子で

ある π0の平均寿命は 8.4× 10−17 s と短く直ちに光子 2つに崩壊する。(図 2.3)

図 2.3: π0崩壊のイメージ

π0中間子の質量は 140 MeVなので静止系では 70 MeVのガンマ線を放射する。これを実験室
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系にローレンツ変換すると、(
Eγ

pγc

)
=

1√
1− β2

π

(
1 −βπ

−βπ 1

)(
mπc2

2
mπc2

2

)
(2.3)

となり、π0中間子の進行方向に高エネルギーのガンマ線、その反対方向に低エネルギーのガンマ

線をそれぞれ放射する。ここで Eγ、pγ はそれぞれ実験室系でのエネルギーと運動量のことであ

り、Eγ = pγcなる関係を持つ。従って放射されたガンマ線のエネルギーの範囲は、

mπc
2

2

√
1− βπ
1 + βπ

≤ Eγ ≤ mπc
2

2

√
1 + βπ
1− βπ

(2.4)

である。ここでmπ は π中間子の質量、βπ は π中間子の速度を光の速度で割ったものである。

上の式からわかるように、エネルギー分布は 70 MeVを中心に対数で対称となる。これに加えて、

宇宙線のエネルギー分布と反応断面積についても考慮して得られるガンマ線スペクトルの高エネ

ルギー側のベキは、宇宙線陽子のスペクトルのベキとほぼ一致する。

　地球上で測定された宇宙線に基づくガンマ線モデルスペクトルを図 2.6に示す。π0崩壊による

ものは赤の実線で示す。光子数スペクトルにエネルギーの 2乗をかけているため、1 GeV付近に

ふくらみを持つ。

2.3.2 制動放射

　つぎに宇宙線電子由来のガンマ線の生成プロセスについて述べる。高速の電子・陽電子が原

子核の近くを通ると、その電場により進路が急激に曲げられる。このとき進行方向の変化によっ

て加速され、電磁波を放射する。この現象が宇宙線電子と星間物質との間で起こると、ガンマ線

が放射される (図 2.4)。制動放射による宇宙線電子のエネルギー損失を式で表すと以下のようにな

る。[4]

図 2.4: 制動放射のイメージ

− 1

E

(
dE

dt

)
bremss

= 4NZ2r2eαcḡ (2.5)
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　ここで N は的となるガスの密度、Z はそのガスの原子番号のことである。古典電子半径 re と

微細構造定数 αは定数で、それぞれ re ∼ 2.82× 10−15 m、α ∼ 1/137である。ḡは電子のエネル

ギーや電離状態に弱く依存する係数で ḡ ∼ 1である。この式からわかるように、制動放射による

エネルギー損失率は入射する電子のエネルギーに比例する。

エネルギーEの電子による制動放射の場合、そのエネルギーまではほぼフラットなエネルギース

ペクトルを持つ。従って単位時間・単位エネルギーあたりに放出されるガンマ線の数をN(ϵ)とす

ると以下のようになる。

N(ϵ)dϵ = AN
dϵ

ϵ
(ϵ ≤ Ee) (2.6)

　ここで ϵはガンマ線のエネルギーのことである。Aは比例定数で、その値は星間ガスの組成か

らA ∼ 10−21 m3s−1となる。よって入射電子の粒子数スペクトルがNe(E) = κE−pであるとき、

制動放射によるガンマ線の光子数スペクトルは、

Ibremss(ϵ) =

∫ ∞

ϵ

AN

ϵ
κE−pdE =

ANκ

p− 1
ϵ−p (2.7)

となる。制動放射によって放射されるガンマ線スペクトルのベキは電子のスペクトルのベキと同

じになることが、この式からわかる。制動放射によるスペクトルのモデルを図 2.6の紫の実線で示

す。π0崩壊によるガンマ線 (赤線)に比べやや急なスペクトルを持つことがわかる。

2.3.3 逆コンプトン散乱

　高いエネルギーの光子が電子にぶつかり、電子にエネルギーを与える現象をコンプトン散乱

と言うが、それとは逆に、高いエネルギーの電子が光子にぶつかって光子にエネルギーを与える

現象が逆コンプトン散乱である (図 2.5)。この反応が宇宙線電子と星間光子との間で起こると、ガ

ンマ線が生成される。光子のエネルギー密度が Uradの場合、逆コンプトン散乱によるエネルギー

損失は以下のように表される。[4]

図 2.5: 逆コンプトン散乱のイメージ

−
(
dE

dt

)
IC

=
4

3
σT cγ

2Urad (2.8)
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　ここでそれぞれ σT はトムソン散乱の断面積、cは光速、γは電子のローレンツ因子のことであ

る。電子のエネルギーとローレンツ因子の関係はEe = mec
2γ(meは電子の質量)であるから、逆

コンプトン散乱による電子のエネルギー損失は電子のエネルギーの 2乗に比例することになる。

従ってエネルギーが高いほど寿命が短くなる。

　エネルギーEeの電子による逆コンプトン散乱から生成される光子のエネルギー平均値は

K =
4

3
hν0γ

2

である。ここで ν0は入射光子の振動数である。この式に値を代入して変形すると

K ∼ 0.5

(
hν0
1 eV

)(
Ee

10 GeV

)2

GeV (2.9)

となる。従って、10 GeVの宇宙線電子が 1 eVの星間光子を逆コンプトン散乱すると、およそ 500

MeVのガンマ線が放射されるということになる。

　　逆コンプトン散乱によるスペクトルを考える。まず、あるエネルギー域 Ee ∼ Ee + dEeの中

に、dNe ∝ E−p
e dEe個の電子があるとする。1回の散乱で、光子は電子のエネルギーの 2乗に比例

するエネルギーを持つので、光子全体には、

E2
e · E−p

e dEe (2.10)

に比例するエネルギーが与えられる。放射される光子のエネルギー K と入射する電子のエネル

ギーEeとの間にはK ∝ E2
e の関係があるので、

Ee ∝ K1/2, dEe ∝ K−1/2dK (2.11)

となり、これを (2.10)式に代入すると、放射される光子のエネルギースペクトルは、

∝ K− p−1
2 dK (2.12)

となる。よって、放射光子の光子数スペクトルは、

IIC(K) ∝ K− p+1
2 dK (2.13)

と表される。つまり入射する電子のスペクトルのベキが pなら、放射される光子のスペクトルの

ベキは p+1
2 になる。10 GeV程度の高いエネルギーをもつ電子のスペクトルのベキは 3程度なの

で、放射されるガンマ線のベキは 2となり制動放射や π0崩壊で放射されたものよりフラットにな

る。逆コンプトン散乱によるスペクトルのモデルを図 2.6に緑色の実線で示す。このように逆コン

プトン散乱は制動放射と比べてより高いエネルギーに寄与してくる。[3]
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図 2.6: 宇宙線と星間物質との相互作用により放射される広がったガンマ線のデータおよびモデル

スペクトル。それぞれ赤線は πo崩壊、紫線は制動放射、緑線は逆コンプトン散乱。これらに青の

ガンマ線点源からの放射とバックグラウンド成分を加えて作られたモデルを黒の斜線で示してい

る。赤の点は Fermiのデータである。[5]
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第3章 Fermi衛星の解析の一般論

Fermi衛星は日米、欧州による国際協力のもと開発された宇宙ガンマ線衛星である。Fermi衛

星は LAT(Large Area Telescope)とGBM(Gamma-ray Burst Monitor)の 2つの検出器から構成

されている。主検出器である LATは 1990年代に活躍した EGRET検出器の性能を視野やエネル

ギー分解能などで大きく上回っており、EGRETでは観測できなかった天体も観測されている。

3.1 LATの概要

Fermi衛星の主検出器である LATは、ガンマ線が入射する際に対生成によって発生する電子・

陽電子を捉えることで、ガンマ線を検出する電子陽電子対生成型のガンマ線検出器である。LAT

検出器はガンマ線の到来方向を測定するトラッカー (TKR)、エネルギーを測定するカロリメータ

(CAL)、荷電粒子バックグラウンドを除去するACD(Anti-coincidence Detector)から構成されて

いる。図 (3.1)に LAT検出器の模式図を示す。

図 3.1: LAT検出器の概要 [6]

・トラッカー

　トラッカーは入射ガンマ線の到来方向を割り出すための飛跡検出器である。シリコンストップ

検出器を 4× 4の 16枚取り付けたシリコンレイヤーが 2枚と、入射ガンマ線と相互作用を起こす

ためのタングステンシートの重ね合わせをひとつのユニットとし、それを 18層重ねた構造になっ

ている。

　タングステンシートが厚い方が対生成の起こる確率が増すため、有効面積は大きくなるが、厚

すぎると生成された電子・陽電子が多重散乱し角度分解能が悪くなる。そこで低いエネルギーの
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光子の到来方向を精度良く割り出すために、最初の 12層 (Front)には薄いシート (0.095 mm)を

使用している。逆に高いエネルギーの光子の場合は多重散乱をそれほど考慮する必要がないので、

有効面積を確保するためにその下の 4層 (Back)には厚いシート (0.72 mm)を使用している。多重

散乱により飛跡が歪むことを防ぐために、それ以下の層にはタングステンシートは入れていない。

トラッカーがガンマ線を検出する原理を図 (3.2)で表す。トラッカーにガンマ線が入射すると、ま

ずタングスンテシートで対生成が起き電子・陽電子が生成される。その飛跡をシリコンストップ

検出器で検出することで、ガンマ線の到来方向を割り出している。

　シリコンストップ検出器は強い放射線耐性を持ち、高いトリガーレートにも耐えることができ

る。加えて低電力での高速読み出しの技術が確立しているため、衛星というリソースが限られま

た過酷な環境下でも使用することができる。このシリコンストップ検出器は、広島大学が中心と

なり開発したものである。

図 3.2: トラッカーの検出原理 [6]

・カロリメータ

　カロリメータは CsIシンチレータで構成され、入射した荷電粒子のエネルギーを測定するもの

である。カロリメータは図 (3.1)のようにトラッカーの下にあり、入射ガンマ線から生成された電

子・陽電子がカロリメータに入射すると、シンチレータ中で電磁カスケードが発生する。それに
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より生じる蛍光をフォトダイオードで検出することにより、元の入射ガンマ線のエネルギーを測

定する。

・ACD

　　ACDはトラッカーを覆うプラスチックシンチレータである。原子番号が小さいためガンマ線

とはほとんど反応しないか、荷電粒子が通るとシンチレーション光を出す。それを光ファイバー

を介した光電子増倍管によって、読み出している。反同時計数により、荷電粒子バックグラウン

ドを 99.97％以上除去できる。

LATはこれら 3つのサブシステムの組み合わせでガンマ線を検出し、エネルギーと到来方向を

測定する。LAT検出器は図 (3.3)のような有効面積を持つ。これを見てもわかるように LATは数

十MeVから 300 GeVの広いエネルギーバンドを持ち、1 GeV以上の領域では EGRETの最大有

効面積 1500 cm2と比較しても 4倍以上の広い有効面積を誇る。また 1 GeV 以上ではおおむねフ

ラットになっている。同様に LAT検出器の角度分解能を図 (3.4)に示す。図から見てもわかるよ

うに LATは 1 GeV以上では 1 deg以下という高い空間分解能を持っている。また空間分解能の

良い高エネルギーで有効面積が比較的大きいので、Fermi衛星で得られるイメージは非常に質が

高い。しかしながら 1 GeV以下の領域では分解能は悪化していき、数十MeVになると分解能は

10 degを上回ってしまう。暗い点源を解析するときや、広がった放射を低エネルギー側で解析す

る場合には有効面積は小さくなるが、より空間分解能の良い Front(薄いタングステンシートを用

いた層)で対生成したデータのみで解析を行うなどの手法をとる。

図 3.3: Frontと Backのエネルギーごとの有効面積 [7]
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図 3.4: Frontと Backのエネルギーごとの角度分解能 [7]

3.2 解析に用いるデータ構造

　 Fermi衛星は∼ 106にもなる膨大なチャンネルをもつ検出器から構成されているのでこれら

の検出器のノイズも膨大なものになる。また天体から出るガンマ線信号は、地球に到達する宇宙線

に対して 10−5程度と非常に少ない。そこでまず、周回軌道上でオンボードフィルタという必要最

小限の処理をし、ガンマ線事象の候補を絞る。このようにして Fermi衛星から地上に送られてき

たデータのことを raw dataと呼ぶ。その後地上でさらに詳細なフィルタをかける。また解析しや

すいように、必要な情報を FITS(Flexible Image Transport System)という天文学業界標準のファ

イル形式に変換する。これにより世界中の研究者が自由にデータを解析できるようになる。Fermi

データの FITSファイルには、光子の情報が書きこまれている FT1と、衛星の位置報や観測モー

ドなどの情報が書きこまれている FT2の 2種類がある。表 3.1に FT1にのデータフォーマットを

示す。

3.2.1 イベントセレクション

　 FT1ファイルから、本研究に必要なものだけを選ぶためにイベントセレクションを行った。

その条件をまとめたものが表 3.2である。

　 Fermi衛星は 2008年 8月より運用が開始された。ここから 2011年 8月までの 48ヶ月分のデー

タを解析に用いた。

　 FT1ファイルは汎用性を高くするために、セレクションを比較的ゆるいものにしている。そこ

で「ガンマ線らしさ」の指標としてイベントクラスを設定している。これはイベンがガンマ線イベ

ントであるかの確からしさを 1～4の 4段階の指標で表したものである。数字が大きいほどガンマ

線イベントである可能性が高い。それぞれのクラスには名前がついていて、1は Transient class、
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データ名 単位・形式 意味

ENERGY MeV エネルギー

RA degrees 到来方向の赤経

DEC degrees 到来方向の赤緯

L degrees 到来方向の銀経

B degrees 到来方向の銀緯

THETA degrees 光子と LAT検出器の成す傾斜角

PHI degrees 光子と LAT検出器の成す方位角

ZENITH ANGLE degrees 光子と地球の天頂の成す傾斜角

EARTH AZIMUTH ANGLE degrees 天頂の成す方位角

TIME seconds 光子が到来した時間

EVENT ID - イベントナンバー

RUN ID - LATで検出したそれぞれのデータの IDナンバー

RECON VERSION - 再構成に用いたソフトウェアのバージョン

CALIB VERSION - 各検出器のキャリブレーションのバージョン

EVENT CLASS 1-4 ガンマ線らしさの評価

CONVERSION TYPE 0 or 1 対生成が起きた場所 Front=0,Back=1

LIVETIME seconds LATの livetimeの積分時間

DIFRSP0 - P7SOURCE用の銀河系外放射モデル

DIFRSP1 - P7SOURCE用の銀河系内放射モデル

DIFRSP2 - P7CLEAN用の銀河系外放射モデル

DIFRSP3 - P7CLEAN用の銀河系内放射モデル

表 3.1: FT1ファイルのデータフォーマット [8]
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2は Source class、3はClean class、4はUltraclean classとそれぞれ呼ばれている。本研究のよう

な広がったガンマ線放射の解析には Clean classが推奨されている。

・Zenith Angle

　 Zenith Angleとは入射ガンマ線と天頂がなす角度のことである。Fermi衛星は全天を出来る限

り一様に見るために、衛星の視野を天頂方向から傾けている。そのため大気ガンマ線が強くなる地

球のへり方向が視野に入ってしまう。この大気ガンマ線が入ってこないようにするために、Zenith

Angleが 100°以上のイベントは除去する。大気ガンマ線については [9]に詳しい。

・Rocking Angle

　上で述べたように Fermi衛星は視野を天頂方向から傾けている。天頂と検出器の向いている向

きのなす角度をRocking Angleと呼ぶ。通常この角度は 50°以下に抑えられているが、ガンマ線

バーストが起きたときなどは、視野がその方向に向けられるため、Rocking Angleも大きくなり、

多量の大気ガンマ線が混入してしまう。このようなイベントを除くために、Rocking Angleが 52

°を超えるときのイベントは除去する。

観測期間 2008/8/4-2012/8/4 (MET : 239557417-365800000)

エネルギー範囲 50 MeV - 100 GeV

Source Class Clean Class 3

Zenith Angle < 100 [deg]

Rocking Angle < 52 [deg]

レスポンス P7CLEAN V6

Science Tools ST-09-26-02

表 3.2: イベントセレクション

3.3 最尤法 (Maximum likelihood)

観測データから放射モデルの変数をフィッティングにより決めるときは、光子数の分布が正規

分布になると仮定することにより、一般的には最小二乗法を使うことができる。しかし、ガンマ

線イベントのように到来光子数が少ないと分布がポアソン分布になるので、最小二乗法は使えな

い。こういった場合には放射モデルの変数の決定には最尤法が使われる。最尤法とは尤度関数を

用いて最尤推定量を求める方法である。尤度関数 Lは x1, x2,…, xnをある測定データ群 (nはイ

ベント数)、モデルの変数を θ、モデルの分布関数を f(x|θ)とすると

L(θ|x1, x2, · · · , xn) = f(x1|θ)f(x2|θ)f(x3|θ) · · · f(xn|θ) =
n∏

i=1

f(xi|θ)
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と定義される [10]。尤度 Lが最大となるときが最も確からしいモデルパラメタである。それは L

が極値をとるときであるから
dL

dθ
= 0

となる。この式から Lが最大となる θを求めるのが最尤法である。尤度は一般的に非常に小さな

値になるので、計算を簡単にするために対数をとり、

logL(θ|x1, x2, · · · , xn) =
n∑

i=1

logf(xi|θ)

が最大となる θを求めることが多い。

　最尤法では TS(Test Statistic)という指標を用いてモデル (例えば天体が存在するか否か)の有

為度を評価する。TSは

TS = 2(logL− logL0)

で定義される。この式で、Lは目的のモデルパラメータを含めているときの尤度のことで、L0は

目的のモデルパラメータを除きフィッティングを行ったときの尤度のことである。モデルを加えた

時の追加の自由度が nのとき TSは自由度 nの χ二乗分布を χ2
nとして

1
2χ

2
nに従う。仮にモデル

の自由度が 1であればそのモデルの有為度は
√
TSσとなる。
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第4章 銀河面放射(The Third Galactic

Quadrant)の解析

　 Fermi衛星のデータ解析を行う際に、Fermi衛星用解析ツール Science Toolsを用いた。こ

れは Fermiチームによって開発された、イベントセレクションから最尤法を用いたモデルフィッ

ティングまでの一連の解析を行うことができる解析ソフトである。本研究の解析に用いた Science

Toolsのバージョンは ST-09-26-02、レスポンスは P7CLEAN V6である。効率的に解析を行うた

めに pythonや C-shellなどのスクリプト言語を駆使して Science Toolsを動かした。

4.1 解析する領域

　図 4.1に Fermi衛星で観測した全天マップを示す。黄色の枠で囲んだ領域が今回解析した領

域である。具体的には銀経 210°≤ l ≤ 250°、銀緯−15°≤ b ≤ 20°である。

図 4.1: Fermi衛星の観測による全天ガンマ線マップ [11]

　

　この領域はThe third Galactic quadrantと呼ばれる領域の一部である。これは天の川銀河を

90°ずつの 4つの象限 に区切ったものの 3象限目 (180°≤ l ≤ 270°) に位置することを意味す

る。この領域には Local armという太陽系が属する渦状腕と Perseus armというペルセウス座の

近くに位置する渦状腕があり、また本研究ではその間にある星間ガスの少ない領域のことを inter
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armと呼ぶ (図 4.2参照)。図 4.2の緑の扇形のうち、右下側が今回解析した領域である。このよう

に太陽系からみて、銀河の外側方向の渦状腕を観測する場合には、銀河回転を利用して 21 cm線

を出すHIガスを、不定性なく個々の腕構造に対応付けることができるので、精度のよい議論がで

きる。

　この領域の 2010年 2月までの 18ヶ月分のデータに関しての解析は以前に行われており、フェル

ミチームとして論文化されている [12]。今回は前回の解析から 2年半が経過し観測期間がおよそ

2.7倍に増えイベント数が増えたことにより統計誤差が小さくなり、また Fermi衛星の応答関数の

向上に伴い低エネルギー側 (100 MeV以下)の有効面積が大きく向上したので再び解析を行った。

また前回の解析では行えなかった逆コンプトン散乱の解析も実際に行えるようになったことによ

り、宇宙線電子のスペクトルの議論が進むことが期待される。

図 4.2: 銀河を上から見た図

4.2 解析方法

　実際の解析方法を以下に述べる。図 4.3 は Fermi衛星で観測した本研究対象領域のガンマ線

カウントマップである。これはちょうど図 4.1の黄枠の部分である。右下の (210°≤l ≤ 222°, -6

°≤ b ≤ -15°)の領域近傍にはOrion-Monoceros分子雲があり、星形成が活発であるので本研究

の解析範囲から除外する。得られたガンマ線信号は、銀河面 (銀緯 0度の線)に沿った銀河面放射

と、明るいガンマ線点源の和となっている。このうち銀河面放射は、宇宙線と星間ガスや光子と

の反応により生成されたものである (2章参照)。そこでガンマ線マップを星間ガスなどのマップと

ガンマ線源の重ね合わせでモデル化した。
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図 4.3: Fermi衛星で観測した本研究領域のガンマ線カウントマップ

4.2.1 準備したモデルマップ

・HIマップ

　原子ガスの分布は水素原子から出る 21 cm線で直接測定することができる [13]。21 cm線の強

度を水素原子の柱密度に戻すには、光学的厚みを考慮しなければならない。これはスピン温度 Ts

という単一のパラメータで表される。本解析では Ts = 250 Kと仮定した。

・COマップ

　分子ガスは分子ガスから出る 2.6 mm線でトレースすることができる。輝度温度をドップラー

シフトで積分した量WCO(K km s−1)で、分子ガスの柱密度を表すことができる。

・E(B − V )resマップ

　COのラインは分子ガスのの主成分である水素ガスを直接観測しているわけではない。一方ダス

トは原子ガスおよび分子ガスと共存するので、ダストの存在量によって領域内の星間ガスの存在量

を推測することができる。ダストからの熱放射をもとに作成されたE(B−V )マップ (赤化マップ)

を水素原子の柱密度N(HI)およびWCOマップでフィットし、その残差マップであるE(B − V )res

マップを準備した。これはN(HI)およびWCOマップでトレースすることのできない星間ガスを

表すと期待される。

図 4.4-6に今回解析を行った領域のそれぞれのマップを示す。
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図 4.4: Local armでのHIマップ (cm−2)

図 4.5: Local armでのWWCO
マップ (K km s−1)
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図 4.6: E(B − V )resマップ (mag)

　これらの他にガンマ線源の寄与、逆コンプトン散乱によるガンマ線放射、銀河系外からの広

がったガンマ線を含めたバックグラウンドを考慮する必要がある。

　逆コンプトン散乱は、Galpropというフレームワークを用いて計算されたモデルマップを用い

た。ただし宇宙線電子のスペクトルによって変わりうるので、係数をフリーパラメータとしてデー

タをフィットすることとした。

　ガンマ線源については Fermiの 2年カタログを参照した。また有為度の低いものはガンマ線源

ではない可能性があるので、取り込む点源の有為度の下限を決める必要がある。これは 4.3節で評

価する。

　加えて、銀河系外からの一様なガンマ線放射と装置のバックグラウンドを考慮する。これらの一

様なバックグラウンド成分は、NASAのホームページに公開されている標準モデルを用いた [14]。

このデータには、バックグラウンドの強度がエネルギーごとに書きこまれている。

　このようにさまざまなマップや点源を用いて、ガンマ線放射 Iγ(l, b)(s
−1 cm−2 sr−1 MeV−1)

を以下のようにモデル化することができる。

Iγ = qHI,1 ·N(HI,1) + qHI,2 ·N(HI,2) + qHI,3−4 ·N(HI,3−4)

+ qCO,1 ·WCO,1 + qCO,2 ·WCO,2 + qCO,3 ·WCO,3

+ qEBV · E(B − V )res + qIC · IIC + ISO +
∑
j

PSj (4.1)

ここで、qHI,i(s
−1 sr−1 MeV−1)、qCO,j(s

−1 cm−2 sr−1 MeV−1 (K km s−1)−1)、

qEBV(s
−1 cm−2 sr−1 MeV−1 mag−1)はそれぞれ、水素原子 1個あたり、単位WCOあたり、単位

E(B−V )resあたりのガンマ線放射率である。ISOは一様なバックグラウンドの強度 (s−1 cm−1 sr−1 MeV−1)
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を、PSはガンマ線源の寄与を表す。またN(HI,1)～N(HI,3−4)やWCO,1～WCO,3はそれぞれ各領

域での HIマップ、COマップのことであり、領域は下付き数字が 1なら Local arm、2なら inter

arm、3または 3-4なら Perseus armのことである。

4.3 解析結果

4.3.1 ガンマ線点源の有為度の下限の決定

　 4.2節で述べたようにガンマ線点源については有為度の低いものはガンマ線源ではない可能

性がある。そこで、有為度の高いものから順に加えていき、どの程度の有為度をもつ点源までが、

広がったガンマ線放射に対するバックグラウンドとして寄与してくるのかを調べ、フィッティング

に用いるガンマ線点源の有為度の下限を決定した。

　まず TS=1000以上の 3点源から始め、次に TS=400以上の点源を 5つ加えて (図 4.7参照) 解

析しスペクトルを比較したところ、1 GeV以上の高エネルギー側でもでも数％の変化が見られた

ので、さらに TS=200以上の点源 (4点源)、TS=100 以上の点源 (7点源)と点源を加えスペクト

ルを比較していった。

　ガンマ線点源の有為度の下限をTS=200から TS=100に下げたときに qHI、qEBVおよび qICに

及ぼす影響を図 4.8にまとめる。

図 4.7: TS=1000以上の 3点源 (左)に TS=400以上の 5点源を加えた (右)際のモデルマップの

変化
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図 4.8: ガンマ線点源の有為度の下限の違いによる qHI,1(左上)、qHI,2(右上)、qHI,3−4(左中)、qDG(右

中)、qIC(左下)の変化

qHI,1、qHI,2、qHI,3についてはいずれも変化は統計誤差より小さく、これ以上暗い点源を加えて

も星間ガスからのガンマ線放射に与える影響は無視できると考えられる。qDGや qICについては

低エネルギー側で若干の変化が見られ、低エネルギー側の議論をするにはさらにTSの小さい点源

を加える必要がある。別の可能性として、低エネルギー側では角度分解能が良くないため、点源

を広がった放射と誤認していることが考えられ、これを検証するには Frontで対生成したデータ

のみで解析することが有効である。いずれにせよ 300 MeV以上の高エネルギー側での変化は、統

計誤差の範囲内に収まっており、高いエネルギーの宇宙線スペクトルの議論には問題がないと考

えられる。よってこれからの議論では、TS=100以上の計 19個のガンマ線源を含めることとし、

これより暗い点源の影響は無視できるものとする。
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　こうして得られたデータカウントマップ、モデルカウントマップ、2つのマップの残差マップを

図 4.9-10に示す。残差マップはデータカウント数からモデルカウント数を引いたものを標準偏差

(モデルカウント数の平方根をとったもの)で割ったものである。残差マップを見ると残差 0を表す

赤色が目立ち、作成したモデルカウントマップがデータをよく再現できている。より定量的に再現

性を評価するために、残差の分布をガウス関数でフィッティングしたものを図 4.10に示す。これ

を見るとデータは、おおむね 0を中心とした σ = 1のガウス分布になっていることがわかる。以下

ではTS=100までの天源を加えてフィットした結果を用いて宇宙線スペクトルについて議論する。
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図 4.9: 本研究領域のデータカウントマップ (左)とモデルカウントマップ (右)
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図 4.10: 本研究領域の残差マップ (左)と残差マップの頻度分布 (右)

4.4 考察

4.4.1 宇宙線陽子由来のガンマ線

　 2章で述べたように、星間ガスからのガンマ線放射の主成分は π0中間子の崩壊によるもので

あり、そのベキはもとの宇宙線陽子スペクトルのベキとほぼ同じになる。そこで、本研究で観測

された領域のガンマ線のスペクトルと、地球近傍で観測された宇宙線スペクトルとを比較するた
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め、ガンマ線スペクトルをベキ関数でフィットした。このときエネルギー範囲はガンマ線スペクト

ルがベキ関数とみなせる範囲、具体的には 1 GeVからスペクトルが十分な統計のある 20 GeV程

度までとした。

　図 4.11に qHI,1～qHI,3−4を比較したものを、また図 4.12に各々のスペクトルを 1.6 GeV ≤ E ≤
18.1 GeVというエネルギー範囲でベキ関数でフィットした結果を示す。
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図 4.12: 本研究領域の 1.6 GeV ≤ E ≤ 18.1 GeV での qHI,1(左上)、qHI,2(右上)、qHI,3−4(左下)の

スペクトルをベキ関数でフィットした結果

図の縦軸はガンマ線の放射率に E2をかけたものであり、ここからガンマ線の光子数スペクト

ルのベキに直したものを表 4.1にまとめる。Local arm、inter arm、Perseus armの 3領域のベキ

は、地球上で測定された宇宙線陽子のベキである 2.7 に 5％以内の精度で一致した。しかし各々の

領域のベキは誤差を考慮しても一定とは言えず、銀河中心から遠ざかるにつれてスペクトルがソ

フトになっていく傾向が見られた (図 4.13)。実際に宇宙線スペクトルが徐々にソフトになってい

るとすれば、宇宙線の起源や伝播の効果と考えられ興味深い。ただしこれが解析上のみの見かけ

の効果でないことを注意深く検証する必要があり、例えば本研究では 250 Kと仮定したスピン温

度 TS の値を変えて、各領域でのスペクトルのベキが変化するかを調べたり、本研究領域以外でも

同じ傾向が見られるかなどを調べる必要がある。

qHI,1 qHI,2 qHI,3−4

ベキ 2.63 ± 0.05 2.79 ± 0.06 2.83 ± 0.05

表 4.1: 各領域でのガンマ線スペクトルのベキ
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図 4.13: 銀河中心からの距離とスペクトルのベキの関係

4.4.2 宇宙線電子由来のガンマ線

　宇宙線電子についても同様に、逆コンプトン散乱によるガンマ線のスペクトルを解析し地球

上で測定された宇宙線電子のそれとを比較する。2.3.3で述べたように、逆コンプトン散乱による

ガンマ線スペクトルのベキは、入射する電子のスペクトルのベキが pであるとき、p+1
2 となる。逆

コンプトン散乱によるガンマ線のスペクトルを他の放射機構によるガンマ線のスペクトルと共に

図 4.14に示す。

この逆コンプトン散乱によるガンマ線スペクトルをベキ関数でフィットした。このときエネル

ギー範囲はスペクトルがベキ関数とみなせるように 50 MeV - 2 GeVと 2 - 20 GeVにわけてフィッ

トした。(図 4.15,16)

逆コンプトン散乱によるガンマ線スペクトルのベキは1.86±0.02(50 MeV - 2 GeV)、2.70±0.11(2

- 20 GeV)という結果を得た。これをもとに入射した電子のスペクトルのベキを求めると、

p+ 1

2
= 1.86± 0.02

p = 2.72± 0.04 (4.2)

および

p+ 1

2
= 2.70± 0.11

p = 4.40± 0.22 (4.3)

となる。結果を表 4.2にまとめる。

従って逆コンプトン散乱に寄与する電子のスペクトルのベキは 2.7程度となり地球上で測定さ

れたものに比べて若干ハードで、また高エネルギーでソフトになるという傾向が見られる。ただ

し 2.3.3の議論は種光子のエネルギーが低く、電子の静止系でトムソン散乱を適用できる場合に成
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図 4.14: 逆コンプトン散乱によるガンマ線を含むガンマ線のスペクトル (逆コンプトン散乱による

ものは緑色)
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図 4.15: 本研究領域の 50 MeV - 2 GeVでの逆コンプトン散乱によるガンマ線スペクトルをベキ

関数でフィットした結果

エネルギー範囲 ガンマ線スペクトルのベキ 電子スペクトルのベキ

50 MeV-2 GeV 1.86 ± 0.02 2.72 ± 0.04

2 -20 GeV 2.70 ± 0.11 4.40 ± 0.22

表 4.2: 逆コンプトン散乱によるガンマ線スペクトルのベキと電子スペクトルのベキ
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図 4.16: 本研究領域の 2 - 20 GeVでの逆コンプトン散乱によるガンマ線スペクトルをベキ関数で

フィットした結果

立する。よって正確な議論を行うためには、今後種光子のエネルギー分布も考慮したモデルを立

てながら検討する必要がある。
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第5章 まとめと今後

　本研究では、Fermi衛星の優れた能力によって、遠く離れた領域からの広がったガンマ線放

射を検出し、それを宇宙線陽子と星間物質との反応である π0 崩壊や、宇宙線電子が星間光子にエ

ネルギーを与える逆コンプトン散乱などの反応にわけて解析を行った。

　その結果、宇宙線陽子由来のガンマ線スペクトルのベキが、おおむね地球近傍で観測された宇

宙線陽子スペクトルのベキになっていることが確認できた。一方、得られた値を精査すると銀河

中心からの距離が大きくなるにつれてスペクトルのベキが大きくなる傾向が見られた。今後は本

当に宇宙線スペクトルが変化しているのか、それとも解析上の見かけの変化なのかを見るため検

討する必要がある。

　また本研究では、1 GeV以上のガンマ線のスペクトルのベキについての議論であったため不要

であったが、1 GeV以下、特に 200 MeV以下での広がったガンマ線放射について解析する際は、

低エネルギー側でもスペクトルの変化が見られなくなる程度まで、有為度の低いガンマ線点源を

加えなければならない。点源を広がった放射と誤認している可能性もあるので、低エネルギー側

での空間分解能が良い Frontで対生成したデータのみで解析も有効であると考えられる。

　宇宙線電子については、逆コンプトン散乱によるガンマ線スペクトルから電子スペクトルを割

り出し地球上で測定された宇宙線電子スペクトルと比較した。その結果、低エネルギー側ではス

ペクトルがハードな兆候、高エネルギー側ではソフトな兆候が見られた。これは十分低いエネル

ギーの種光子にベキ関数で分布した電子が衝突したという単純な仮定のもとでの結果であり、今

後は種光子のエネルギー分布も考慮した検討を行っていく必要がある。
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