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概要

2015年打ち上げ予定の ASTRO-H 衛星に搭載される軟ガンマ線検出器 (SGD) は、\狭視野半
導体多層コンプトンカメラ" という全く新しいコンセプトを採用し、この帯域で過去最高感度で
の観測を行うことを目標とする。SGD での高感度観測を実現するための前提条件はコンプトン
再構成を正しく行う事であるが、SGD 主検出部のコンプトンカメラのような未だかつて無いほ
ど大規模で複雑な検出器に適用しうるコンプトン再構成のアルゴリズムは未だ確立していない。
本研究ではまず、SGD コンプトンカメラのエンジニアリングモデルを用いた実機試験を行っ

た。そしてその結果を用いて SGD のモンテカルロシミュレーション環境を構築し、SGD のコ
ンプトン再構成アルゴリズムを確立、バックグラウンド除去のアルゴリズムを明確化した。半導
体イメージャー 112枚からなる大規模なコンプトンカメラが高い効率でガンマ線イメージングを
行える事を実機実証し、また、シミュレーションによってもアルゴリズムの正確性を評価するこ
とにより、アルゴリズムの妥当性を実験・シミュレーションの両面から検証した。さらに、狭視
野コンプトンカメラのコンセプトに基づくバックグラウンド除去を実際の検出器に適用する事に
成功し、それに基づく高感度観測の実現の目処をたてた。





iii

目 次

第 1章 はじめに 1

第 2章 ASTRO-H SGD とコンプトンカメラ 3
2.1 ASTRO-H 衛星 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 3
2.2 軟ガンマ線検出器 (SGD) : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 3

2.2.1 軟ガンマ線帯域の困難 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 4
2.3 コンプトンカメラ : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 5

2.3.1 コンプトン散乱 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 5
2.3.2 コンプトン再構成とコンプトンイメージング : : : : : : : : : : : : : : : : 7
2.3.3 角度分解能 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 8
2.3.4 偏光計としてのコンプトンカメラ : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 10
2.3.5 COMPTEL 検出器 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 11
2.3.6 Si/CdTe 半導体多層コンプトンカメラ : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 11
2.3.7 狭視野半導体多層コンプトンカメラと SGDのデザイン : : : : : : : : : : 12
2.3.8 SGDでの高感度観測実現に向けて : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 14

第 3章 SGD CC EM1 実機試験 15
3.1 SGD CC EM1 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 15
3.2 CC EM1データ処理の流れと実験セットアップ : : : : : : : : : : : : : : : : : : 16
3.3 パラメータ調整 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 19
3.4 実際のデータ処理 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 20

3.4.1 ペデスタル補正 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 20
3.4.2 コモンモードノイズ除去 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 20
3.4.3 デジタルスレッショルドの設定 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 21
3.4.4 ゲイン補正 (エネルギー較正) アルゴリズム : : : : : : : : : : : : : : : : 22
3.4.5 データ解析 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 27

3.5 CC EM1の性能評価 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 28
3.5.1 スペクトルとエネルギー分解能 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 28
3.5.2 連続動作試験 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 28

第 4章 コンプトン再構成アルゴリズム 33
4.1 モンテカルロシミュレーション : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 33

4.1.1 シミュレータ精度の検討 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 35
4.2 コンプトン再構成アルゴリズム : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 38

4.2.1 二次粒子によるシグナルの取り扱い : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 40



iv

4.2.2 マルチヒットイベント : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 45
4.2.3 2ヒットイベント : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 49
4.2.4 コンプトン再構成アルゴリズムのまとめ : : : : : : : : : : : : : : : : : : 51

4.3 バックグラウンド除去アルゴリズム : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 52

第 5章 アルゴリズムの実証と検証 55
5.1 EM1実機でのコンプトンイメージング : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 55

5.1.1 バックプロジェクション : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 55
5.1.2 エネルギー依存性 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 56
5.1.3 角度応答 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 59
5.1.4 距離応答 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 61
5.1.5 ヒットパターン依存性 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 63
5.1.6 バックグラウンド除去の実証 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 66
5.1.7 MeV帯域 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 67

5.2 シミュレーションによるアルゴリズムの評価 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 69
5.2.1 アルゴリズムの限界 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 69
5.2.2 アルゴリズムの正しさ : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 71

5.3 この章のまとめ : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 74

第 6章 バックグラウンド・有効面積とイベントセレクション 77
6.1 SGD CC EM1実機の内在バックグラウンド測定 : : : : : : : : : : : : : : : : : : 77
6.2 放射化バックグラウンドシミュレーション : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 79
6.3 有効面積とレスポンス : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 80
6.4 HXD との比較 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 82
6.5 イベントセレクションと感度 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 84
6.6 今後の課題 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 86

第 7章 結論 87

付 録 A Geant4 物理シミュレーションについて 89
A.1 断面積及び反応確率 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 89
A.2 コンプトン散乱角分布 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 90
A.3 その他 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 91
A.4 評価 : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : : 91

付 録 B 近距離イメージング 93

付 録 C コンプトンカメラのホットスポットモニタへの応用可能性について 97



　



1

第1章 はじめに

数 10 keVから数 10 MeVの軟ガンマ線と呼ばれるエネルギー帯域は、巨大ブラックホールか
らの相対論的ジェットや超新星残骸などの極限状態による非熱的放射が高温プラズマからの熱的
放射を凌駕し始める帯域であり、非平衡でダイナミックな宇宙の謎を探るために欠かせない [1]。
さらに、もう一つの重要な特徴に、超新星爆発による元素合成などに由来するラインガンマ線が、
揃いも揃ってこの帯域に含まれると言う点がある [2]。
ラインガンマ線の中でも特に興味深いのが、電子・陽電子対消滅放射である。MeV を超える

ような高エネルギー現象 (対生成) や元素合成の現場 (� + 崩壊)、強磁場環境 (
 + B ! e� e+ ) や
宇宙線と物質の相互作用サイト (� 粒子崩壊) など、様々な物理現象によって容易に陽電子は生
成され、対消滅し、511 keVのラインガンマ線を放出する。このため、511 keVラインガンマ線
を観測する事は、様々な高エネルギー現象を理解するためのプローブとなりえる。しかし実際に
は、現在までに対消滅線が検出されたのは銀河中心方向からのみであり、この銀河中心方向から
の放射すら、ガンマ線天文学黎明期、1972年に Johnsonらによって発見 [3]されて以来 40年の
時を経た現代でも、直接の起源が解明されていない [4]。
これまでに対消滅線の検出がなされてこなかった理由は、ひとえに現在までに軟ガンマ線帯域

で達成された感度が低いという事に尽きる。軟ガンマ線帯域は高いバックグラウンドレベルと低
い検出効率という二つの大きい困難を同時に抱えており、これまで人類はそれを乗り越えて来れ
なかったのである [5]。

2015年打ち上げ予定の国際 X 線観測衛星 ASTRO-H [6][7]に搭載される軟ガンマ線検出器
(SGD) [8][9][10]は、狭視野半導体多層コンプトンカメラというコンセプトの検出器 [11][12]でこ
れらの困難を乗り越え、従来の十倍にも達するような高感度観測をすることを目標としている。
コンプトンカメラでは、コンプトン散乱の原理に基づいてガンマ線の入射方向に制限をつける

事が出来るため (コンプトン再構成)、従来のコリメータやコーデッドマスクなどに比べても低い
バックグラウンドが実現されると言われている。この極限まで低いバックグラウンドを実現する
にあたって最も重要なのが、コンプトン再構成である。しかし、半導体検出器を高密度に積層・
側面までも半導体検出器で囲うという、未だかつてないほど複雑な構造をした SGDのコンプト
ンカメラに正しく適用されうるコンプトン再構成アルゴリズムは、これまで存在しなかった。こ
のアルゴリズムを一刻も早く確立する事が、SGDでの高感度観測実現の鍵を握る。

SGD での高感度観測の実現は、ASTRO-H の成功と言う意味だけに留まらない。SGD は、
ASTRO-H、GeV ガンマ線衛星 Fermi[13]、TeV ガンマ線望遠鏡 CTA[14]、という \次世代" の
高エネルギー宇宙観測機器群の中において、唯一サブ MeV 領域をターゲットにしている。天体
における高エネルギー現象、特に非熱的放射を探る上で、多波長観測は欠かせない [5]。従って
SGDで高感度観測を実現することは、次の世代の宇宙物理学に対する使命であるともいえる。
本論文は、SGDのコンプトン再構成アルゴリズムを開発し、その検証を行った物である。以下

に、本論文の構成を述べる。まず第 2章において、コンプトンカメラの原理、及び SGDで採用



2 第 1章 はじめに

した狭視野コンプトンカメラというコンセプトについて概観する。続く第 3章で、SGD搭載のコ
ンプトンカメラと同等のセットアップで較正されたエンジニアリングモデル (SGD CC EM1) を
用いた実験について述べる。ここでは新しく開発したエネルギー較正アルゴリズムと基礎性能評
価に重点を置く。第 4章では第 3章の実験の結果を元に開発した SGDモンテカルロシミュレー
ション環境と、それに基づいて開発した SGDのコンプトン再構成アルゴリズム、バックグラウ
ンド除去アルゴリズムについて述べる。第 5章では、第 4章で開発したアルゴリズムを検証する。
EM1 実機に適用したイメージング実験の結果とモンテカルロシミュレーションによって、実験、
シミュレーション両面から検証を行う。そして第 6章では、感度に直接関わる二つの量、バック
グラウンドと有効面積という観点から考察する。
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第2章 ASTRO-H SGD とコンプトンカメラ

2.1 ASTRO-H 衛星

2015年打ち上げ予定の ASTRO-H [6][7]は、数々の成功を収めてきた日本の X 線観測ミッショ
ンの第 6番目にあたる、国際 X 線科学衛星である。ASTRO-H が Scienti�c goals and Objectives

図 2.1: ASTRO-H 衛星

として掲げる目標は、1. 宇宙の大規模構造とその進化を明らかにすること、2. 宇宙の極限状態
を理解すること、3. 非熱的宇宙の様々な現象を探ること、4. ダークマターとダークエネルギー
の謎を解明すること、の四つであり、これらの目標を達成するために、軟 X 線望遠鏡、軟 X 線
分光システム、軟 X 線撮像システム、硬 X 線望遠鏡及び硬 X 線撮像システム、そして軟ガン
マ線検出器を搭載している。これらの機器により、0.3 keV-600 keVの 3桁以上に渡る過去最高
感度の広帯域観測、硬 X 線望遠鏡による硬 X 線帯域での撮像分光観測、そして初のマイクロカ
ロリメータによる超高分解能分光観測を実現する。

2.2 軟ガンマ線検出器 (SGD)

軟ガンマ線検出器 (SGD)[8][9]は ASTRO-H に搭載される 4種類の観測機器のうち、最もエネ
ルギーが高い数 10-600 keVの軟ガンマ線帯域に感度を持つ検出器である。SGDは狭視野半導体
多層コンプトンカメラという我が国独自の新しいコンセプトを持つ検出器で [11][12]、視野を絞
る井戸型の BGO アクティブシールドとリン青銅のファインコリメータの底に Si/CdTe コンプ
トンカメラを設置するという構造をとる。\すざく" 衛星の HXD (Hard X-ray Detector)[15] に
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より効果が実証された井戸型アクティブシールドとの反同時計数によるバックグラウンド除去に
加え、コンプトンカメラ特有の \コンプトン再構成" を用いて狭い視野から到来するガンマ線の
みを選択的に再構築する事で、HXD では実現できなかったレベルまでバックグラウンドを低減
する。これらの二重のバックグラウンド除去機構により実現される極限まで低いバックグラウン
ドを武器に、従来より 10倍以上も高い感度を達成し、さらにコンプトンカメラならではの偏光
観測、高エネルギー帯域でのイメージング観測も実現することを目標としている。これらを達成
するために課された SGDへの要求性能を、表 2.1に示す。

表 2.1: SGDへの要求性能 [6]
Energy Range 10 keV-600 keV

Energy Resolution < 2 keV (FWHM, at 60 keV)
E�ective Area > 20cm2 (Compton mode, at 100 keV)

FOV 0:6 � 0:6deg2 (< 150 keV)
Timing Resolution 25:6� s

Operating Temperature � � 20� C

2.2.1 軟ガンマ線帯域の困難

X 線やガンマ線は大気で散乱されるため、衛星や気球などの飛翔観測機器を用いて観測され
る。X 線天文学の発展は目覚ましく、今では表面を滑らかにした金属面に斜入射させるようにし
た望遠鏡で数 keV の X 線を集光し、焦点面検出器として X 線 CCD を組み合わせることによ
り、数秒角というような角度分解能を確保したイメージングが可能となっている。数 10 keV程
度の硬 X 線帯域は、高い検出効率の検出器を作ることが難しく、軌道上でのバックグラウンドが
高いが、最近ではブラッグ反射を応用した X 線ミラーなどの光学系を用いることにより天体か
らのフラックスを稼ぐことができるようになり、高感度観測が可能となった [6][16]。また、TeV
を超えるような高エネルギーガンマ線は、大気自体を検出器として用いることによって、地上の
大規模なシステムによって観測ができるようになる。
数 100 keVから数 10 MeV の軟ガンマ線帯域は、重量・空間制限の厳しい軌道上でしか観測
できず、集光が難しいため天体からのフラックスを稼ぐことができず、放射化を始めとする軌道
上でのバックグラウンドレベルが高く、ガンマ線がコンプトン散乱により検出器を逃げ出すこと
によって検出効率が低くなるという全ての困難を抱えており、他のエネルギー帯域と比べて特に
観測するのが難しい。それ故に周りの帯域と比べて現在までに到達された感度が低く、\軟ガン
マ線の感度ギャップ" と言われている (図 2.2)。超新星爆発に伴う元素合成や電子・陽電子対消滅
放射などの物理現象と直接関わる核ガンマ線のラインが多く存在するのもこの帯域であるが、放
射化した検出器自身が核ガンマ線や対消滅線そのものを放出することから、ラインの感度を上げ
るのは更に難しい。
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2.2.1 軟ガンマ線帯域の困難
X 線やガンマ線は大気で散乱されるため、衛星や気球などの飛翔観測機器を用いて観測され
る。数 10 keV 以下の硬 X 線帯域は、軌道上でのバックグラウンドが大きく、 X 線がコンプト
ン散乱を起こして検出器から逃げ出すので検出効率が低いが、X 線ミラーなどの光学系を用いる
ことにより天体からのフラックスを稼ぐことができる。一方、数 100 MeV を超えるようなガン
マ線は、光子数は少ない代わりにバックグラウンドが低い。TeV を超えるようになってくると大
気自体を用いることにより地上で観測ができるようになる。数 100 keV ∼ 数 MeV の軟ガンマ線
帯域は、集光が難しく天体からのフラックスを稼げず、放射化を始めとする軌道上でのバックグ
ラウンドレベルが高く、ガンマ線がコンプトン散乱により検出器を逃げ出すことによって検出効
率が低くなるという全ての困難を抱えており、他の帯域と比べて特に観測するのが難しい。この
ことから周りと比べて現在までに到達された感度が低く、“軟ガンマ線の感度ギャップ”と言われ
ている (図 2.2.1)。超新星爆発に伴う元素合成や電子・陽電子対消滅放射などの物理現象と直接
関わる核ガンマ線のラインがあるのもこの帯域であるが、放射化した検出器自身が核ガンマ線や
対消滅線を放出することから、ラインの感度を上げるのは更に困難である。

図 2.1: 軟ガンマ線の感度ギャップ
In order to study turbulence, magnetic fields, and rel-

ativistic particles in various astrophysical systems, and
to draw a more complete picture of the high energy
Universe, observations by a spectrometer with an ex-
tremely high resolution capable of measuring the bulk
plasma velocities and/or turbulence with a resolution
corresponding to a speed of ∼ 100 km s−1 are desirable.
In galaxy clusters, X-ray hot gas is trapped in a gravita-
tional potential well and shocks and/or turbulence are
produced as smaller substructures with their own hot
gas halos fall into and merge with the dominant cluster.
Large scale shocks can also be produced as gas from
the intracluster medium falls into the gravitational po-
tential of a cluster. The bulk motions and turbulences
are in turn responsible for acceleration of particles to
very high energies, which is manifested via non-thermal
emission processes, best studied with sensitive hard X-
ray and γ-ray measurements.
Understanding the non-thermal phenomena in the

Universe is one of the key goals of modern astrophysics.
The origin of galactic and extragalactic cosmic rays
and their roles in the history of the Universe still re-
main unsolved. In this paper, we will discuss contribu-
tions by future X-ray missions which are under devel-
opment in conjunction with possible synergy with the
next-generation TeV γ-ray observatory, the Cherenkov
Telescope Array (CTA).

2. Future X-ray Missions

A number of new X-ray missions which are ex-
pected to revolutionize the current understanding of the
high energy Universe are being developed and planned.
In the next decade, ASTROSAT [3], NuSTAR [4], e-
ROSITA [5], ASTRO-H [6] and GEMS [7] will be re-
alized. Among them, the 6th Japanese X-ray satellite
ASTRO-H, to be launched in 2014, is the next major in-
ternational X-ray mission which will be operated as an
observatory. Much larger missions, such as Athena [8]
and LOFT [9], have been proposed for the 2020’s.
ASTROSAT is a multi-wavelength astronomy mission

carrying four X-ray instruments, which will be placed
in a 650-km, near-equatorial orbit. It will provide data
mainly in the area of X-ray timing and broadband spec-
troscopy covering the energy range 0.3 − 150 keV, with
emphasis on hard X-rays. Diffuse UV studies can also
be carried out with an onboard UV telescope.
NuSTAR and ASTRO-H will carry the first focusing

hard X-ray telescopes with graded multilayer reflect-
ing surfaces that operate in an energy range of 5 − 80
keV. Imaging and especially focusing instruments have
two tremendous advantages. Firstly, the volume of the

Figure 1: Differential sensitivities of different X-ray and γ-ray instru-
ments for an isolated point source. Lines for the Chandra/ACIS-S, the
Suzaku/HXD (PIN and GSO), the INTEGRAL/IBIS (from the 2009
IBIS Observer’s Manual), and the ASTRO-H/HXI,SGD are the 3σ
sensitivity curves for 100 ks exposures. A spectral bin with ∆E/E = 1
is assumed for Chandra and ∆E/E = 0.5 for the other instruments.
Note that the XMM-Newton instruments have a slightly better sen-
sitivity than Chandra for 100 ks, while SWIFT/BAT is characterized
by almost the same sensitivity limit as IBIS/ISGRI within the range
from 15 keV up to ∼ 300 keV. The sensitivities of the COMPTEL and
EGRET instruments correspond to the all-lifetime all-sky survey of
CGRO. The curve denoting Fermi-LAT is the pre-launch sensitivity
evaluated for the 5σ detection limit at high Galactic latitudes with
1/4-decade ranges of energy in a one-year dataset [10]. The curves
depicting the MAGIC Stereo system [11] and H.E.S.S. are given for
5σ detection with > 10 excess photons after 50 h exposure. The sim-
ulated CTA configuration C sensitivity curve for 50 h exposure at a
zenith angle of 20 deg is taken from [12]. Red dashed line denotes the
differential energy flux corresponding to the mCrab unit in various
energy ranges as adopted in the literature.

focal plane detector can be made much smaller than
for non-focusing instruments, so reducing the absolute
background level since the background flux generally
scales with the size of the detector. Secondly, the resid-
ual background, often time-variable, can be measured
simultaneously with the source, and can be reliably sub-
tracted.
As shown in Figure 1, the sensitivity to be achieved

by ASTRO-H (and similarly NuSTAR) is about two or-
ders of magnitude improved compared to previous col-
limated or coded mask instruments that have operated
in this energy band (Figure 2). This will bring a break-
through in our understanding of hard X-ray spectra
of celestial sources in general. With this sensitivity,
30− 50% of the hard X-ray Cosmic Background would
be resolved. This will enable us to track the evolution
of active galaxies with accretion flows which are heavily
obscured, in order to accurately assess their contribution
to the Cosmic X-ray Background over cosmic time. In
addition, simultaneous observations of blazar-type ac-

2

2.3 コンプトンカメラ
軟ガンマ線帯域での感度向上のため、一般的な検出器ではバックグラウンドの要因となるコン
プトン散乱そのものを積極的に観測に用いるというコンセプトを採用したのが “コンプトンカメ
ラ”と呼ばれる検出器である。一般的なコンプトンカメラは、比較的軽くコンプトン散乱を起こ
しやすい検出器を散乱体、重く光電吸収を起こしやすい検出器を吸収体とし、コンプトン散乱を
起こしたガンマ線を光電吸収させるというデザインをとる。散乱体、吸収体、それぞれの反応位
置とそこで落としたエネルギーを用いて “コンプトン再構成”を行い、入射ガンマ線の到来方向
を制限する。

図 2.2: 数 100 keVから数 10 MeVの軟ガンマ線帯域で達成された感度が低く、軟ガンマ線の感
度ギャップとよばれる。[5]

2.3 コンプトンカメラ

軟ガンマ線帯域での感度向上のため、一般的な検出器ではバックグラウンドの要因となるコン
プトン散乱そのものを積極的に観測に用いるというコンセプトを採用したのが、\コンプトンカ
メラ" と呼ばれる検出器である [17]。一般的なコンプトンカメラにおいては、Z が小さく光電吸
収に比べてコンプトン散乱を起こしやすい検出器を散乱体、Z が大きく光電吸収を起こしやすい
検出器を吸収体とし、コンプトン散乱を起こしたガンマ線を光電吸収させるというデザインをと
る。散乱体、吸収体、それぞれの反応位置とそこで落としたエネルギーを用いて \コンプトン再
構成" を行い、入射ガンマ線の到来方向を制限する。

2.3.1 コンプトン散乱

コンプトンカメラの原理を理解する上で鍵となる相互作用が、ガンマ線と電子との相互作用の
一つであるコンプトン散乱である。ガンマ線が物質に入射すると、原子核に弱く束縛された外殻
の電子と散乱を起こすことがある。ガンマ線のエネルギーが比較的高い時は、この過程は近似的
に、ガンマ線と、静止した自由電子との間での散乱として取り扱うことができ、コンプトン散乱
と呼ばれる。コンプトン散乱は非弾性散乱であり、ガンマ線はそのエネルギーを一部電子に受け
渡してエネルギーを失う。ガンマ線の散乱角と失うエネルギーの間には関係があり、四元運動量
の保存則から導かれる。入射ガンマ線のエネルギーをE 
 、ガンマ線の散乱角を �、電子の静止質
量エネルギーをmec2とすると、散乱されたガンマ線のエネルギー E 0


 は、

E 0

 =

E 


1 +
E 


mec2 (1 � cos� )
(2.1)
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と表される。コンプトン散乱の微分断面積は量子電磁気学を用いて導かれ、以下のクライン-仁科
の式で表される [18]。

d�
d


=
r 2

e
2

� E 0



E 


� 2 � E 0



E 

+

E 


E 0



� 2 sin2 � cos2 �
�

(2.2)

ここに、re = e2=mec2は古典電子半径、� は入射ガンマ線の偏光方向に対する散乱の方位角であ
る。2.3.4で述べるようにコンプトンカメラは偏光に感度を持つが、その理由はこのようにコン
プトン散乱角が偏光方向依存性を持つためである。入射ガンマ線が無偏極だった場合、式 2.2を
全方位角に渡って平均を取れば、

d�
d


=
r 2

e
2

� E 0



E 


� 2 � E 0



E 

+

E 


E 0



� sin2 �
�

(2.3)

となる。
図 2.3に、コンプトン散乱を起こしたガンマ線の散乱角分布を図示する。MeV を超えるよう
な高エネルギーのガンマ線では前方散乱が支配的になる一方で、SGDが狙う数 100 keV程度の
エネルギーでは大角度散乱の寄与を無視できない。

10 keV
50 keV

100 keV
511 keV
1 MeV
5 MeV

図 2.3: コンプトン散乱の微分散乱断面積。式 2.3を re = 1 :0で規格化してある。

実際のガンマ線-電子散乱においては、電子は原子核に束縛されており、運動量も持つ。原子核に
よる電子の束縛の効果は、クライン-仁科の式に対する incoherent-scattering function (S(E; �; Z ))
による補正項として表される [19]。

�
d�
d


�

incoh
=

�
d�
d


�

KN
S(E; �; Z ) (2.4)
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この効果によって、実際の散乱では、理想的なコンプトン散乱と比べて、1. 低エネルギーで散乱
確率が大きくなり、さらに 2. 大角度散乱と小角度散乱が抑えられる [20]。運動量を持つことに
よる影響は Doppler broadening e�ect と呼ばれる (2.3.3)。

2.3.2 コンプトン再構成とコンプトンイメージング

コンプトンカメラの概念図を図 2.4に示す。ガンマ線が散乱体でコンプトン散乱を起こし、吸

Scatterer
(E1,�r1)

Absorber
(E2,�r2)

�

図 2.4: コンプトンカメラの概念図。一回コンプトン散乱
された後光電吸収されるという最も単純なパターン

Compton cones

Source direction

図 2.5: コンプトンイメージング

収体で光電吸収されたとする。この時それぞれの検出器で落としたエネルギー・検出された位置
をそれぞれ (E1; ~r1)、(E2; ~r2)とすると、式 2.1よりガンマ線の散乱角は、

cos� = 1 � mec2
�

1
E2

�
1

E1 + E2

�
(2.5)

と表される。~r1; ~r2により散乱点及び散乱後のガンマ線の方向ベクトルが分かるので、入射ガン
マ線の到来方向 ~r � ~r1を、

~r � ~r1

j~r � ~r1j
�

~r1 � ~r2

j ~r1 � ~r2j
= cos � (2.6)

で表される円錐 (コンプトンコーン) 上に制限することができる。これが最も単純なコンプトン
再構成である。なお、現実のコンプトンカメラにおいては、反応順序の決定や蛍光 X 線などに
よるフェイクシグナルを考慮した、より複雑な再構成の手続きが必要となる。これについては第
4章で詳しく述べる。
コンプトン再構成を応用すれば、ソースそのもののイメージングが可能である。もし一つの

ソースから複数のイベントを検出することができてコンプトンコーンが複数描けたならば、その
全てのコンプトンコーンはソースの方向を含むはずである。従って、コンプトン再構成が正しく
行われているならば、複数のコンプトンコーンを重ねて描くことによってそれらの共通部分とし
てソースそのものをイメージングすることができ、コンプトンイメージングと呼ばれる (図 2.5)。
なお、コンプトン散乱を起こしたガンマ線だけでなく、散乱された電子の飛跡も求めることが

できるようなときには、入射ガンマ線の到来方向に、円錐の中からさらに制限を付けることがで
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きる [21]。しかし、高い角度分解能を得るために必要なエネルギー分解能、位置分解能と、十分
な検出効率を確保しつつ、電子トラッキングを行えるイメージング素子を得る事は、現状では難
しい。

2.3.3 角度分解能

コンプトンカメラは、シンチレータなどの無指向性の検出器と異なり光学系に頼らずにガンマ
線の入射方向を制限することができるので、それ自身の角度分解能を定義できる。角度分解能は
イメージング性能の評価基準そのものであり、後述する狭視野コンプトンカメラのバックグラウ
ンド除去性能にも直接関わることから、応用上重要である。コンプトンカメラの角度分解能の評
価基準によく用いられる値に、ARM (Angular Resolution Measure) がある。ARM (� � )は、コ
ンプトン再構成によって導かれた散乱角 � K と、実際のソースの位置 (方向) から導かれた幾何学
的な散乱角 � G を用いて

� � � � K � � G (2.7)

と定義され、イベントごとに計算される (図 2.6)。ARM の分布は 0付近にピークを持つ形をと
り、その FWHM を角度分解能とすることが多い。

Scatterer
(E1,�r1)

Absorber
(E2,�r2)

�G

�K

��(ARM)

図 2.6: ARM の定義

式 2.5より、cos� K の不確かさ � cos � K は式

(� cos � K )2 =
�

1
(E1 + E2)2

� 2
� E 2

1 +
�

1
E 2

2
�

1
(E1 + E2)2

� 2
� E 2

2 (2.8)

を満たすため、ARM のばらつきに対するエネルギー分解能の寄与はエネルギーが高くなるほど
小さくなる。この他にも、式 2.6などから分かるように、角度分解能は、検出器のエネルギー分
解能に起因するエネルギーの不確かさやピクセルサイズに起因する位置の不確かさなどによって
生じる。
しかし、もしエネルギー分解能・位置分解能がともに極限に良い理想的な検出器であったとし
ても、角度分解能はある有限の値に留まる。2.3.1でも述べたように、現実の散乱では電子運動量
を持つため、コンプトン散乱においてガンマ線が静止した自由電子と散乱するとした近似が厳密
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には成り立っていないことが原因である。束縛された電子の運動量に起因する角度分解能の広が
りは Doppler broadening e�ect と呼ばれ、これがコンプトンカメラの角度分解能の原理的な限
界を決める。散乱電子が運動量を持っていた時のガンマ線の散乱角 � と散乱後のガンマ線のエネ
ルギーの関係は、入射ガンマ線の四元運動量を (E 
 ; ~p
 )、散乱ガンマ線の四元運動量を (E 0


 ; ~p0

 )、

散乱前の電子の四元運動量を (Ee; ~pe)として、

E 0

 =

E 


1 +
E 


Ee
(1 � cos� )

 

1 +
~pe � ( ~p0


 � ~p
 )
EeE 


!

(2.9)

と表される。Doppler broadening e�ect の大きさは散乱物質の電子殻構造で大きく変わるが、平
均すると原子番号 Z が大きいほうが大きい。また、ガンマ線の入射エネルギーと散乱角にも依存
し、散乱角が大きく、入射エネルギーが低いほど大きくなる [20]。

図 2.7: 角度分解能のエネルギー依存性。赤が全体の角度分解能で、マゼンタがエネルギー分解能
の寄与、青が位置分解能の寄与、緑が

q
� � 2 � � � 2

E � � � 2
r により計算した、Doppler broadening

の寄与 [22]。

これらの結果として、コンプトンカメラの角度分解能は低エネルギーでは Doppler broadening
e�ect の寄与が大きく効くためエネルギーが高くなるにつれ良くなっていくが、そのうちに検出
器の位置分解能やエネルギー分解能の寄与のほうが大きくなり、それ以上良くなる事はなくなる
(図 2.7)。
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2.3.4 偏光計としてのコンプトンカメラ

コンプトン散乱ガンマ線の散乱方位角分布は入射ガンマ線の偏光方向に依存するので (式 2.2)、
コンプトンカメラをガンマ線偏光計として用いることができる [23]。方位角分布のエネルギーや
散乱角に対する応答のことを modulation ratio R(� ) と呼び、式 2.2を用いて以下のように導か
れる。

R(� ) =
� (� ) � � (� +

�
2

)

� (� ) + � (� +
�
2

)
=

sin2 �
E 0




E 

+

E 


E 0



� sin2 �
cos(2(� � � 0 +

�
2

)) (2.10)

ここに � (� ) は散乱断面積の方位角分布、� 0 は入射ガンマ線の偏光方向である。cosの係数を
modulation factor と呼び Qで表す。実際に観測を行う時にはエネルギーや散乱角は幅を持つ。
従って、実際の散乱光子数の方位角分布 dN=d� は、式 2.2を E と � で積分することにより、

dN
d�

/ 1 + Q0cos(� � � 0 +
�
2

) (2.11)

となる。Q0は modulation factor を積分したものである。100%偏光のガンマ線が入射したとき
のQ0をQ100とおくと、ガンマ線の偏光度を � = Q0=Q100として求めることができる。Q0は同
じ偏光度のガンマ線においても観測するガンマ線のエネルギープロファイルや検出器のジオメト
リなどによって変わるため、あらかじめ観測を行う条件におけるQ100を用意する必要がある。
式 2.10に基づいて単色ガンマ線の modulation factor Qを散乱角 � に対してプロットしたもの
が図 2.8である。modulation factor が大きい時に Q0も大きくなり、偏光を検出しやすくなる。
従って低エネルギー域においては 90� に近いような大角度散乱を効果的に検出できるかどうかが
偏光感度の鍵を握る。

10 keV
50 keV

100 keV
511 keV
1 MeV
5 MeV

図 2.8: modulation factor の散乱角分布
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2.3.5 COMPTEL 検出器

コンプトンカメラの概念を世界で初めて、そして唯一、衛星軌道上で実現させたのが、1991年
に NASA から打ち上げられた CGRO 衛星 (Compton Gamma-Ray Observatory) に搭載され
た COMPTEL 検出器である [24][25]。COMPTEL 検出器は散乱体として Z の小さい液体シン
チレータ Ne 213、吸収体として Z の大きい NaI (Tl) シンチレータを用いたコンプトンカメラ
であり、散乱体と吸収体が 1.5 m離れているので time-of-
ight 測定により反応順序を確定する
ことができた。COMPTEL 検出器は 1000 kgを超えるような大型の検出器でありながら検出効
率の低さゆえ有効面積は数 10cm2程度と小さかった。さらに、CGRO 衛星に同時に搭載された
OSSE検出器や EGRET 検出器などの構造物からのガンマ線を含む、軌道上の高いバックグラ
ウンドレベルにも悩まされた [26]。それにもかかわらず、現在運用中の INTEGRAL 衛星 [27]の
IBIS 検出器 や SPI 検出器などと比較しても、COMPTEL が MeV ガンマ線の帯域で到達した
感度は未だに破られていない。この事実は、この帯域でのコンプトンカメラの有用性を示してい
ると言える。また、COMPTEL の経験を省みることにより、この帯域で更なる感度を達成する
ために次世代のコンプトンカメラに求められることは、1. 角度分解能を向上すること、2. 有効面
積を向上すること、そして 3. 徹底したバックグラウンド除去を行うことであると分かった [26]。

2.3.6 Si/CdTe 半導体多層コンプトンカメラ

コンプトンカメラで角度分解能を向上するにあたって、何よりも重要なのはコンプトン再構成
を正確に行うことである。コンプトン再構成の正確さは、再構成自体の正しさと、再構成の結果
の精度に大別される。精度を上げると言うことはすなわち、1. 位置の不定性を小さくすること、
2. エネルギー分解能を向上すること、3. Doppler broadening e�ectが小さくなるようにするこ
とである (2.3.3)。シンチレータなど他の検出器に比べてエネルギー分解能が高く、電極をスト
リップやピクセルに分割することにより高い位置分解能も得ることができる半導体検出器ならば、
これらの要求に応えることができる。また、前節で述べたように COMPTEL は大型であるにも
かかわらず有効面積は小さかった。次世代のコンプトンカメラに求められるのは、より小型であ
ることと、しかし有効面積を稼げることである。光電子増倍管などを用いない半導体検出器なら
ば、省スペースを実現することも可能である。
我々のグループは、コンプトンカメラに用いる検出器としての半導体検出器の利点にいち早く

気づき、Si と CdTe の半導体検出器を用いたコンプトンカメラ (Si/CdTe 半導体多層コンプト
ンカメラ) を、世界に先駆けて開発してきた [28][29][30][31][32][33][34]。Si/CdTe 半導体多層コ
ンプトンカメラは、Si の薄型半導体検出器と CdTe の薄型半導体検出器を多層に積み重ねると
いうデザインの検出器である。
図 2.9に、ガンマ線と Si, CdTeそれぞれの物質における相互作用断面積を示す。Si半導体検出

器は Z = 14 と小さいため、コンプトン散乱断面積が大きく (光電吸収断面積が小さく) Doppler
broadening e�ect が小さいため、散乱体として最適である。CdTe 半導体検出器は Z = 48; 52と
重く、光電吸収断面積が大きいため、シンチレータなどの大型結晶に変わる吸収体として適して
いる。その上、Ge検出器などと違いバンドギャップエネルギーが大きく室温に近い温度で動作
可能なため、大掛かりな冷却系が必要なく、重量・空間制限の厳しい衛星での利用にも適してい
る。これらの薄型半導体検出器を多層に積み上げる。薄型にすることにより厚さ方向の位置分解
能を向上し、薄くしたことで減少する検出効率は、多層にすることで稼ぐ事が出来る。
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図 2.9: ガンマ線と Si, CdTe それぞれの相互作用断面積。赤、緑、青、マゼンタ、黄緑、水色、
それぞれ CdTe の光電吸収、コンプトン散乱、対生成、Siの光電吸収、コンプトン散乱、対生成
を表す [35]。

なお、半導体多層コンプトンカメラは集積度が高いため、大きな検出器よりも容易に視野を稼
ぐことができる。このため、この広い視野という特性を生かした将来計画として、コンプトンカ
メラを用いた世界初の軟ガンマ線全天サーベイを実現しようとする CAST 計画がある [36]。

2.3.7 狭視野半導体多層コンプトンカメラと SGD のデザイン

前節で述べた Si/CdTe 半導体多層コンプトンカメラと、\すざく" 衛星の HXD (Hard X-ray
Detector) に適用されてバックグラウンド除去の効果が実証された井戸型アクティブシールド [15]
を組み合わせる事により、極限まで低いバックグラウンド除去を達成するというコンセプトの検
出器が \狭視野半導体多層コンプトンカメラ"[11]であり、それを具現化したのが SGD [8][9][10]
である。

HXD 主検出部は Si PIN ダイオード及び GSOシンチレータからなり、その主検出部は、BGO
シンチレータの井戸型でアクティブなシールドで取り囲まれている。検出器の視野を絞ることに
より、全天から降り注ぐ背景ガンマ線や目標天体以外からの混入ガンマ線などによるバックグラ
ウンドを軽減する。シールドがアクティブになっていることにより、反同時計数を用いて荷電粒
子などのバックグラウンドも軽減することができる。HXD は、このようなバックグラウンド除
去システムにより数 10 keVから数 100 keVで最も高い感度を得ることに成功した。しかしこの
HXD をもってしても、検出器それ自身の内部で起こる放射化バックグラウンドや、軽い物質で
しか散乱しないためシールドが難しい大気アルベド中性子によるバックグラウンドなどまでは除
去できなかった [37]。SGDでは、主検出部を Si/CdTe コンプトンカメラにすることによってこ
れらのバックグラウンドをも軽減する。
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Figure 1. Conceptual drawing of an SGD Compton camera unit.

and activation backgrounds are negligible in low-Z material. Note that neutron and activation backgrounds are
the dominant background contributions in the SGD.

We require each SGD event to interact twice in the Compton camera, once by Compton scattering in a Si
sensor, and then by photo-absorption in a CdTe sensor. Once the locations and energies of the two interactions
are measured, as shown in Figure 1, the Compton kinematics can be calculated by the direction of the incident
photon with the formula,

cos θ = 1 +
mec2

E2 + E1
− mec2

E2
, (1)

where θ is the polar angle of the Compton scattering, and E1 and E2 are the energy deposited in each photon
interaction. The high energy resolution of the Si and CdTe devices is essential in reducing the uncertainty of θ.
The angular resolution is limited to ∼8◦ at 100 keV due to the Doppler broadening and ∼3◦ at 600 keV due to
pixel size of the semiconductor sensor. We require that the incident photon angle inferred from the Compton
kinematics is consistent with the FOV, which dramatically reduces dominant background sources such as radio-
activation of the detector materials and neutrons. Low background realized by the Compton kinematics is the
key feature of SGD since the photon sensitivity of SGD is limited by the backgrounds, not the effective area.

As a natural consequence of the Compton approach used to decrease backgrounds, SGD is quite sensitive to
X/gamma-ray polarization, thereby opening up a new window to study the geometry of the particle acceleration
and emission regions, and the magnetic field in compact objects and astrophysical jets. The Compton scattering
cross section depends on the azimuth Compton scattering angle with respect to the incident polarization vector
as;

δσ

δΩ
∝

(
E′

γ

Eγ

)2 (
E′

γ

Eγ
+

Eγ

E′
γ

− 2 sin2 θ · cos φ

)
, (2)

where φ and θ are the azimuth and polar Compton scattering angles, and Eγ and E′
γ are incident and scattered

photon energies. It shows that the φ modulation is largest at θ = 90◦, i.e. perpendicular to the incident
polarization vector.

図 2.10: SGDの概念図 [9]

SGD では主検出部がコンプトンカメラになっているのでコンプトン再構成を行ってガンマ線
の入射方向を制限することができる。もし検出されたガンマ線が目標天体からのものであった場
合、コンプトン再構成による入射方向の制限と BGO やファインコリメータの視線方向が無矛盾
でなければならない。逆に言えば、検出器内部で発生する放射化バックグラウンドなどのように、
視野外から到来した結果コンプトンコーンと視線方向が重ならなかったものは、全てバックグラ
ウンドであると言え、除去することができる。
電子トラッキングを行わないコンプトンカメラでは、仮にコンプトンコーンが目標天体の方向

と無矛盾であったとしても、コンプトンコーンの視線方向と重ならない部分が、全てバックグラ
ウンドとなってしまう。しかし、SGD では視野を絞っているため、これらの効果を気にしない
で良い。すなわち、本来広い視野を得る事が出来るコンプトンカメラの視野を、敢えて絞るとい
う逆転の発想により、電子トラッキングを行っていないながらも電子トラッキングを行ったのと
同じ効果が得られる。

SGD主検出部のコンプトンカメラは、厚さ 0.6 mmの Si-Pad検出器 32層と厚さ 0.75 mmの
CdTe-Pad検出器 8層を平均約 1.8 mmという高密度でスタックした上で更に側面を各面 2層ず
つの CdTe-Pad 検出器で取り囲むという構造をしている。側面の CdTe-Pad があるので低エネ
ルギーで起こりやすい大角度散乱 (2.3.1)も逃がさず、また偏光感度も稼ぐことができる (2.3.4)。

ASTRO-H が掲げる同時ワイドバンド観測を実現するためには 5 keV-80 keVを担当する HXI
(硬 X 線検出器) と SGD のデータが繋がらねばならず、そのためにはコンプトン散乱の起こり
にくい低エネルギーでも高感度観測ができる必要がある。そこで、SGDには光電吸収モード、コ
ンプトンモードの二種類の観測モードが用意されている。光電吸収モードは、コンプトンカメラ
内で発生した 1つ以上のシグナルの位置情報を用いず、エネルギーのみを合計して一つのイベン
トとするモードであり、コンプトンカメラ全体として一つの検出器として振る舞わせる。これに
より低エネルギーでほぼ 100%の検出効率を得ることができ、統計を稼ぐことによって感度を上
げることができる。コンプトンモードではコンセプト通りコンプトン再構成に基づくバックグラ
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ウンドを除去を行って高い感度を得る。

2.3.8 SGD での高感度観測実現に向けて

SGD主検出部の Si/CdTe コンプトンカメラについて、これまでに素子ごとの単体性能評価は
クリアしてきており、現在はエンジニアリングモデルによるコンプトンカメラ自体の性能評価の
段階である。ここでなされるべき事は、大きく二つに分けられる。すなわち、

� コンプトンカメラのそれぞれの素子が単体試験と同等の性能を出せるか、連続安定動作す
るかなど、ハードウェアとして正しく動作するかどうかの検証

� この設計のままで予期した高感度を実現できるか、すなわちコンプトンカメラのデザイン
に修正が必要はないかについての検証

である。実際に打ち上げられる事になるフライトモデルの製造に着手する前に、これらをクリア
しなければならない。
デザインを検証するためには、具体的には以下の段階を踏むことになる。

1. 最新の検出器デザインと実機試験の結果に基づくモンテカルロシミュレータを開発すること

2. SGDに適用しうるコンプトン再構成を開発し、検証して確立すること

3. コンプトン再構成を行った後の、検出器の内在バックグラウンドを含む、軌道上でのバッ
クグラウンドを見積もること

4. コンプトン再構成を行った後、達成することのできる有効面積を見積もること

5. 到達感度を見積もること

しかし、現在、検出器内部の応答を調べることができ、また軌道上におけるバックグラウンドを
考察することの出来るシミュレータは存在しておらず、SGD に適用しうるコンプトン再構成ア
ルゴリズムも存在していない。これらを開発して土台を確立しなければ、有効面積・バックグラ
ウンド・感度のどれ一つとして見積もる事が出来ない。これはフライトモデルの製造に着手でき
ず、2015年に迫る ASTRO-H 衛星の打ち上げには到底間に合わない事を意味する。従って、一
刻も早くこれらの土台を整えることが、まず何よりも重要である。
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実際に軌道上で検出器が正しく動作するかどうかは打ち上げてみなければ分からないが、検出
器の現物を用いて行う地上実験を繰り返して性能評価を行い、問題点があれば洗い出すことに
よって正しく動作する確率を上げることは可能である。本章では SGD主検出部のコンプトンカ
メラのエンジニアリングモデル (CC EM1 (Compton Camera Engeneering Model 1))の実機を
用いた実験について述べる。エネルギー分解能とスペクトルという基礎的な性能を測定する事、
長期安定動作を確認することが目的である。
シミュレータやアルゴリズムの開発やその系統誤差の評価にあたっても、実際の検出器の応答

や組み立て時の人為的ゆらぎによる非理想性などは実機試験によってのみ分かることであり、実
機試験が不可欠である。

3.1 SGD CC EM1

CC EM1は、初めて衛星搭載と同一の設計に基づき、コントロール用 FPGA (Field-Programmable
gate array) を除いて搭載部品を用いて制作されたコンプトンカメラであり、32枚の Si-Pad検
出器と 80枚の CdTe-Pad 検出器からなる。Pad 検出器とは電極を数 mm 角のサイズの大きな
ピクセル状に分割された半導体検出器を指す。表 3.1に、それぞれの Pad検出器の仕様を示す。

表 3.1: SGDに用いられる Pad 検出器 1枚当たりの仕様 [9]
Description Si CdTe
Sensor active area 5.12� 5.12 cm2 2.56� 2.56cm2

Pixel area 3.2� 3.2 mm2 3.2� 3.2 mm2

Number of pixels 16� 16 8� 8
Thickness of depletion layer 0.60 mm 0.60 mm
Bias voltage 230 V 1000 V
Leakage current per pixel @ -10� C < 50 pA < 50 pA

図 3.1に、SGD CCを構成する半導体検出器の位置関係の概略図を示す。32枚の Si-Pad検出器
は、1つの Siトレイにそれぞれ 2枚ずつ重ねた状態で、16枚のトレイとして積層される。80枚の
CdTe-Pad検出器は 2� 2 =4枚を一層とした上で、CdTe-Bottom トレイに 2層重ね、それをさら
に 8トレイ積層する。側面には 4つの CdTe-Sideモジュールが配置される。CdTe-Sideモジュー
ル 1つあたり CdTe-Pad検出器が 6枚 � 2層=12 枚ずつ配置される (図 3.1)。Siトレイの厚さは
3.6 mmで、2枚の Si-Pad検出器が 5 mm間隔で配置してある。従ってそれぞれの Padの間隔は
一定ではないが、平均して 1.8 mm間隔で積層してあることになる。CdTe-Bottom トレイの厚さ
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図 3.1: CC EM1検出器位置関係の概略図。

は 4.4 mmで、2層のCdTe-Pad素子は 0.9 mm間隔で配置してある。従って CdTe-Bottom 検
出器は平均 2.2 mm間隔で積層してあることになる。CdTe-Sideモジュールの CdTe-Padは、3.8
mm 間隔で配置してある。これらの膨大な数の検出器と、208個の ASIC (Application Speci�c
IC)、168個の FEC (Front End Card) 、そして ASIC をコントロールし外部と通信する FPGA
が、約 10� 10� 10 cm3のユニットにコンパクトに収まっている (図 3.2)。

3.2 CC EM1 データ処理の流れと実験セットアップ

CC EM1 のデータ処理の流れを図 3.3に示す。検出器にガンマ線がヒットすることによって電
子が生成され、それが検出器内を走ることによって電子・ホール対が生成される。電子・ホール


























































































































































































