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摘要：地基甚高能 (very high energy, VHE) γ 射线天文观测成果的取得，很大程度上与成像大

气切伦科夫望远镜技术发展密不可分。大气切伦科夫技术概念于 20 世纪 50 年代提出，20世纪

80 年代末和 20世纪 90 年代初取得重要突破，21 世纪初逐步发展成熟。立体成像大气切伦科夫

望远镜阵列以其良好的角度分辨率、能量分辨能力和优异的 γ/p 鉴别能力成为地基 VHE γ 射

线天文观测关键探测技术，在现有和计划中的 γ 射线地基探测中被广泛使用。对成像大气切伦

科夫技术发展历史和现状作了概述，包括地基 VHE γ 射线探测现状、大气切伦科夫望远镜探测

原理、技术演进、目前典型的成像大气切伦科夫望远镜阵列、未来发展等内容。
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1 引 言

天体源辐射的甚高能 (very high energy, VHE, 30 GeV ～ 30 TeV)及以上能区 γ 射线

被认为几乎完全是由相对论性运动粒子与周围物质或光子场的相互作用产生的，通过 VHE

γ 光子的测量,我们能够得到宇宙中高能粒子的起源、加速和传播信息，以及这些过程发

生的极端环境
[1–4]

，如：银河系和河外星系宇宙线的起源，极端环境下宇宙线粒子的加速

和传播过程，γ 射线暴 (Gamma ray bursts, GRBs)等非热暂现现象等。同时，这些 VHE

γ 射线也为多波段、多信使天体物理学研究提供了一个独特的工具，例如：河外背景光

(extragalactic background light, EBL)和星系间磁场信息可以通过河外源 γ 射线的测量来

获知；潜在暗物质粒子的特征 γ 射线也可能位于 VHE 波段
[5]

等。

由于地球大气层对高能光子吸收非常严重，探测宇宙 γ 射线的最理想方法是将探测器
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送入太空进行直接测量。然而空间探测器因载荷原因致使有效面积十分有限，而宇宙 γ 射

线流强随能量呈幂律谱急剧下降，在较高能量时光子流强非常低。因此，要研究 VHE 及以

上能区宇宙 γ 射线，需要一个拥有巨大有效面积的探测器，这远远超出目前星载设备的实

际尺寸(约 1 m2)。大气切伦科夫望远镜通过测量宇宙 γ 射线引发的大气粒子级联 (广延大气

簇射，extensive air shower, EAS)产生的切伦科夫光来进行间接测量，把地球大气层作为探

测介质，目标收集面积很容易超过 105 m2。

大气切伦科夫望远镜技术在 γ 射线天文学中的应用开始于 Jelley 和 Galbraith 在 20

世纪 50 年代的探索。由于大量宇宙线带电粒子的影响，早期探测并不成功。直到 1989

年，Whipple 望远镜才首次发现来自蟹状星云的 VHE γ 射线辐射，这一突破性进展得益于

Whipple望远镜发展了一套有效的方法来记录空气簇射的切伦科夫辐射图像，而成像特征可

以用来鉴别 γ 射线和宇宙线带电粒子(本底)，即 γ/p 鉴别。20 世纪 90 年代末期，立体成

像技术获得突破和望远镜口径的扩大，使得大气切伦科夫望远镜灵敏度大大改善。此后，成

像大气切伦科夫望远镜 (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope, IACT)阵列进入快速发

展时期，著名的 H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System), MAGIC (Major Atmospheric

Gamma-ray Imaging Cherenkov Telescopes), VERITAS (Very Energetic Radiation Imaging

Telescope Array System) 等望远镜相继建成，并在 VHE γ 射线观测领域取得了一系列重要

成果。

本文以成像大气切伦科夫望远镜发展与演变作为主线，介绍了 VHE γ 射线探测现状和

原理，对两代成像大气切伦科夫望远镜技术的发展、演变和关键技术突破作简要回顾与总

结。在此基础上，介绍了目前主流 IACT 阵列及它们的主要成果。并对现有不同地基 γ 射

线探测装置作了介绍，简要分析比较了不同装置优缺点，对下一代地基 VHE γ 射线探测技

术的发展作了展望。

2 VHE γ 射线天文观测

在 20 世纪四五十年代宇宙 γ 射线探测器出现以前，天文学家就曾预言一些天体物理

过程可以产生 γ 射线辐射，如宇宙线与星际物质的相互作用，加速电子和磁场相互作用，

超新星爆炸等
[6, 7]

。1968年，Clark 等人
[8]

利用 OSO3 卫星首次观测到宇宙 γ 射线，为人

类认识和了解宇宙开启了一扇新的窗口。1972 年，SAS-2(E > 35 MeV)卫星实验
[9]

首次给

出了具有统计意义的 γ 射线辐射测量结果，发现了蟹状星云和 Vela 星云以及脉冲星的周

期信号，标志着 γ 射线天文学研究的真正开始。20 世纪 80 年代末，成像切伦科夫望远镜

Whipple 首先观测到蟹状星云在 0.7 TeV 以上能区的显著超出，γ 射线天文学进入 TeV 时

代
[10]

。除了进一步发展切伦科夫望远镜和卫星实验，科学家们还对其他新技术进行尝试，

例如非成像切伦科夫望远镜
[11, 12]

、定日境
[13]

、广延大气簇射次级粒子探测技术等。非成像

切伦科夫望远镜、定日境技术在灵敏度、γ/p 鉴别、能量分辨、角分辨等关键参数方面无

法与第二代 IACT 竞争，逐渐被淘汰，而基于高海拔次级粒子探测技术的 EAS 阵列 (传统
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EAS 阵列如 ASγ、ARGO-YBJ，水切伦科夫探测器如 Milagro、HAWC 等)探测技术则由

于其大视场、全天候观测等优点，21 世纪初突破 γ/p 鉴别这一关键技术后，在地基 VHE γ

天文观测中得到了长足发展，成为 IACT、卫星实验之外另一个成功的观测技术。γ 射线天

文观测技术演变如图 1 (截至 2010 年，地基探测技术后续发展在 2.2, 6.1, 6.2 节中做较详细

的介绍)所示。一般来说，对 E < 1 TeV 能量 γ 射线可以直接探测，对 E > 1 TeV 能量 γ

射线只能间接观测。

注：左侧浅蓝色为空间探测，中间绿色为 IACT 探测，右侧为空气簇射粒子探测；IACT 技术中绿色为单望远

镜，红色为立体观测。

图 1 γ 射线探测装置演变
[14]

2.1 直接观测

直接观测一般采用高空气球或者卫星搭载，对 γ 射线进行直接测量，探测器包括转换

层、径迹室、量能器和反符合探测器，较为典型的例子如图 2 所示 (Fermi-LAT 探测器)。

当 γ 射线到达探测器后，会与转换层的物质发生作用产生正负电子对；通过径迹室实现对
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正负电子对的径迹测量，通过量能器实现对正负电子对沉积能量的测量；根据这些测量信

息，可以推算 γ 射线的入射方向和能量。反符合探测器一般由闪烁体构成，用于排除带电

粒子事例。空间探测器可以从宇宙线中精确地分辨出 γ 射线事例，并且重建出其方向和能

量信息。

图 2 Fermi-LAT探测 γ 射线原理示意图
[19]

1975―1982 年 COSB-2
[15]

卫星观测到 25 个大于 100 MeV 的宇宙 γ 射线点源。1991

年 CGRO
[16]

卫星发生升空，搭载 GRBs 及瞬变源探测仪 (BASTE)、定向闪烁分光计

(OSSE)、成像康普顿望远镜 (COMPTEL)和高能 γ 射线望远镜 (EGRET)等探测器，覆盖

能区 10 keV ～ 30 MeV。1991―2000 年期间 CGRO/EGRET (20 MeV ～ 30 GeV) 探测

到近 300 个 γ 射线源，其中一部分 γ 射线源得到确认，CGRO/BATSE 探测到 2 700 余个

GRBs 并证明 GRBs 起源于河外星系
[17, 18]

。2008 年 Fermi 望远镜发射升空，搭载了 GBM

和 LAT 两个探测器：GBM 探测器主要工作在低能区 (8 keV ～ 40 MeV)，视场达到 9.5 sr，

几乎覆盖整个天区 (除地球方向外)；LAT 探测器主要工作在高能区 (20 MeV ～ 300 GeV)，

视场 2.4 sr，有效面积约 1 m2，能量分辨率小于 10%，角分辨率在 γ 射线能量为 100 MeV

时小于 3.5◦，在 γ 射线能量大于 10 GeV 时小于 0.15◦
[19]

。截止 2018 年，Fermi 探测到

5 000 余个 100 MeV ～ 300 GeV 能区的 γ 射线源，2 300余个 GRBs
[20, 21]

，GeV 能段进

入真正意义上的“千源时代”，源的种类包括河内源，如超新星遗迹 (supernova remnants,

SNRs)、脉冲星及脉冲星风云 (pulsar wind nebulae, PWN)、双星系统 (binaries)等；河外

源，如活动星系核 (active galactic nuclei, AGN)、正常星系 (normal galaxies)、球状星团

(globular clusters)、星爆星系 (starburst galaxy)等。

2.2 间接观测

间接观测通过测量进入大气的 γ 射线和空气核相互作用产生的次级粒子或次级粒子产

生的切伦科夫光，来反推 γ 射线方向和能量等信息。现行主流技术包括基于次级粒子切伦

科夫光探测的成像切伦科夫望远镜 (IACT)阵列和高海拔次级粒子探测的 EAS阵列 (间接观
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测原理如图 3 所示)。

图 3 地基探测器观测原理
[15]

IACT 将宇宙线 EAS 次级粒子在大气中产生的切伦科夫光经过大口径镜面反射聚焦

到光电倍增管 (photo multiplier tube, PMT)阵列上进行宇宙线成像探测，其典型代表有

MAGIC
[22]

, H.E.S.S.
[23]

, VERITAS
[24]

等。目前主流 IACT 利用数个望远镜组成的阵列对宇

宙线簇射过程产生的切伦科夫光进行综合测量，可以很好地区分 γ 射线与宇宙线本底，精

准地重建出原初宇宙 γ 射线的方向和能量信息。第二代 IACT 主要成果将在 5.5 节介绍。

传统 EAS 次级粒子探测阵列主要通过测量 EAS 次级粒子到达时间和密度分布来重建

事例的方向、能量和成分，进而测量宇宙线能谱和各向异性。利用 EAS 次级粒子横向分

布的差异，可以在一定程度上区分原初 γ 射线和带电粒子本底，开展 γ 射线亮源特别是

瞬变源的探测，如中意合作 ARGO-YBJ
[25]

阵列就采用这一原理。利用相同能量 γ 簇射和

强子簇射产生 µ 子数量存在较大差异，建设表面阵列加地下 µ 子探测器复合阵列也可以

有效提高 EAS 阵列 γ/p 鉴别能力，如已建成的中日合作 ASγ+MD 阵列
[26, 27]

和建设中的

LHAASO-KM2A阵列即采用此原理
[28, 29]

。ASγ 阵列和 ARGO-YBJ阵列在耀变体Mkn421,

Mkn501 高态爆发监测
[30–33]

和弥散测量
[34, 35]

中曾发挥过重要作用。2019 年，ASγ+MD 阵

列首次观测到来自于蟹状星云方向的能量高于 100 TeV γ 射线，将地基 γ 射线探测推进到

亚 PeV 能区，打开了一扇崭新的窗口
[36, 37]

。
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水切伦科夫探测阵列
[38]

也属于 EAS 阵列，但其探测原理和传统 EAS 阵列有所差异，

主要以 EAS 次级粒子在水体中产生切伦科夫光作为探测对象，其用于 γ 射线天文和中微

子天文探测领域的尝试开始于 20 世纪 90 年代，由 Milagro 组 (原型为 Milagrito
[39]

)率先

开始探索。虽然 Milagro 实验只探测到几个 TeV 射线源
[40, 41]

，但已成功将 γ 射线的探测

阈能降低到约 1 TeV 并验证了水切伦科夫技术在 VHE γ 射线天文观测中的有效性。为

进一步提高实验的发现能力，Milagro 升级为 HAWC
[42]

，灵敏度提升 15 倍，目前已探测

到 65 个 TeV γ 射线源，其中 26 个为新发现源，探测到光子最高能量超过 100 TeV
[43, 44]

。

LHAASO-WCDA 阵列也采用了类似原理。

图 4 是不同地基探测器对宇宙 γ 射线点源灵敏度比较，其中 LHAASO 和 CTA 为正在

建造中的探测装置，其他实验装置已经建成。探测灵敏度定义为：可以探测到的特定阈值以

上的 γ 射线最低流强 (在 50 h 观测中，最少观测到 10 个以上事例，显著性超过 5σ)。从图

4 可以看到：成像大气切伦科夫望远镜阵列拥有较低的探测阈能，其最低阈值接近 20 GeV，

部分探测能区已经与卫星实验能区重叠；在 50 GeV ～ 20 TeV 能区，现有其他类型探测装

置在灵敏度上几乎很难与第二代成像大气切伦科夫望远镜竞争；但在 20 TeV 以上的超高

能区域，升级后的 ASγ+MD, HAWC和在建的 LHAASO 等高海拔次级粒子探测装置更有

优势。从鉴别能力来看，目前 HAWC 的鉴别能力已经达到与 H.E.S.S. 等 IACT 阵列相当，

部分运行的 LHAASO 的鉴别能力已经超过 IACT，而且在 100 TeV 以上的灵敏度已经远超

此前所有的实验
[29]

。另外，成像大气切伦科夫望远镜阵列视场有限 (约 4◦)，不太容易观测

到爆发源、瞬变源、扩展源等，而高海拔次级粒子探测装置大视场、全天候的特性更适合这

些源的探测。从整体来看，IACT 与 EAS 探测两种技术各有优点，又相互补充。

3 大气切伦科夫光

原初宇宙线进入地球大气层后，与空气核发生相互作用，产生空气簇射。当簇射产生

的带电粒子速度大于空气中的光速 (v > c/ nair，nair 为空气折射率)时，将产生切伦科夫辐

射。每个粒子与运动方向以固定角度 (θc)产生切伦科夫光，该固定角度可以表示为：

cos θc =
c

vnair

. (1)

在海平面时，该固定角度约为 1.3◦。

切伦科夫光子产额与波长 λ 有关，其满足如下公式：

dN

dL
= 2z2πα

∫ λ2

λ1

sin2θc
λ2

dλ , (2)

其中，z 为带电粒子核电荷数，α =
e2

4πϵ0~c
为精细结构常数。大气切伦科夫辐射波长以蓝

紫光为主，峰值约为 340 nm (大气切伦科夫辐射单位长度发射的光子数与波长的平方成反

比，而较短波长辐射则因为大气吸收基本无法到达地面)，持续时间为数 ns。
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图 4 不同探测器灵敏度比较
[45]

VHE γ 射线和宇宙线带电粒子在大气中产生切伦科夫光过程之间存在较大差异。VHE

γ 射线进入地球大气层后与空气核发生作用首先转换成正负电子对，随后韧致辐射与电子对

相互作用引起电磁级联
[46]

。电磁级联过程中，粒子经历多次库仑散射，簇射横向发展，由

于切伦科夫辐射角度随大气深度变化而引起的聚焦效应，最终 γ 簇射切伦科夫光会形成一

个切伦科夫“光池”，“光池”内切伦科夫光分布较均匀。图 5 是理论模拟 10～500 GeV 原

初 γ 射线在海平面形成的切伦科夫“光池”横向分布，“光池”半径范围约 130 m。

带电宇宙线粒子 (相对论性质子和原子核)也会在地球大气中产生空气簇射，但级联簇

射发展过程更为复杂。强子相互作用通过各种通道进行，产生次级核子以及带有较大横向

动量的带电和中性 π 介子。π 介子存活时间较短，基本无法到达海平面，中性 π 介子迅速

衰变为 γ 射线，而带电 π 介子则产生 µ 介子和中微子。由中性 π 介子产生的 γ 射线次级

粒子触发电磁级联簇射，而寿命较长的 µ 子形成了空气簇射粒子中最具穿透力的部分到达

地面，其结果是带电宇宙线粒子引发的空气簇射比 γ 射线引发的空气簇射发展的规律性小

得多。γ 射线和带电宇宙线粒子簇射图像分别如图 6a) 和 图 6b)所示 (能量均为 100 GeV)。

宇宙线带电粒子引发的空气簇射和 γ 射线引发的空气簇射形态的差异使得 IACT 阵列能够

通过切伦科夫光成像差异来有效地区分 γ 射线与大量的各向同性宇宙线带电粒子本底。
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注：a) 为切伦科夫光子面密度与簇射芯位的横向距离的函数关系；b) 为一个 300 GeV 初级粒子簇射的地面二

维光子密度。

图 5 Monte Carlo 模拟 10～500 GeV γ 射线引发的空气簇射中切伦科夫光子在地面的分布
[47]

注：a) 为 100 GeV光子；b) 为 100 GeV质子。第一次相互作用高度为 30 km，横轴距离为 ±5 km。

图 6 Monte Carlo模拟 100 GeV光子和质子引发 EAS次级粒子分布
[47]
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4 成像大气切伦科夫望远镜技术发展

4.1 早期探索

大气切伦科夫光的探测开始于 Jelley
[48]

的一次偶然发现：到达地面的宇宙线 EAS 次级

带电粒子很容易通过它们在液体中产生的切伦科夫光脉冲探测到。Blackett
[7]

在获知这一发

现后指出：相对论性运动的宇宙线 EAS 次级粒子在大气中也会产生切伦科夫光，并且估

算出宇宙线 EAS 次级粒子产生的切伦科夫光流强约为夜天光流强的 10−4。Galbraith 和

Jelley
[49]

在随后的大气切伦科夫光实验中约每分钟看到 1 或 2 个脉冲，并发现这些脉冲与宇

宙线 EAS 阵列探测到的宇宙线相关。Galbraith 和 Jelley推断，不仅宇宙线 EAS 次级带电

粒子可以通过空气簇射产生切伦科夫光，有足够能量的宇宙 γ 射线 EAS 次级带电粒子也可

以通过空气簇射产生切伦科夫光。由于低密度空气中的切伦科夫辐射角度很小，这些切伦

科夫光主要在原始光子位置的约 1.5◦ 范围内，因此通过切伦科夫光辐射的方向就可以确定

原初宇宙 γ 射线源。为了寻找 γ 射线源，Galbraith 和 Jelle
[50, 51]

在 1954 年通过手工方式

调节望远镜系统，瞄准强射电天体源 Cyg A 和 Cas A 以及蟹状星云，由于曝光时间太短，

加之大角度光圈允许过多的背景光进入，没有观测到切伦科夫辐射明显超出。Galbraith 与

Jelle 虽然没有探测到宇宙 γ 射线源，但其提出的探测思想引起科学家高度关注。

1959 年，在莫斯科举行的两年一度的国际宇宙线会议上，Cocconi
[52]

提出：相对论性质

子碰撞会导致大量的 γ 射线从 π0 衰变而来，蟹状星云是 TeV γ 射线源；并建议通过各向

同性背景中突出的高能簇射点源来寻找高能 γ 射线源。

1960 年，Chudakov 团队
[53, 54]

首先响应 Cocconi 建议，在前苏联克里米亚半岛建成了

第一个用于 γ 射线观测的大气切伦科夫望远镜 (ACT)阵列。ACT 阵列由 12 个直径 1.5 m

望远镜按照一定间距组合而成。ACT 在 1960 年至 1964 年为期 4 年的观测中并没有发现蟹

状星云和其他几个射电源附近存在显著超出的切伦科夫光脉冲
[55, 56]

。同期，Porter
[57]

也开

始研究如何使用切伦科夫信号脉冲 (后来也用无线电脉冲)探测空气簇射，并研制了用于 γ

簇射切伦科夫光观测的“γ 光子接收器”。该接收器是一个简单的 3 重符合 PMT 望远镜系

统
[58]

，由 3 个直径 1 m，焦距 f = 0.5 m 的望远镜等距安装以进行漂移扫描。“γ 光子接收

器”在都柏林附近的山区运行数年，同样未发现明显异常切伦科夫光脉冲。

1966 年，Weekes 加入 γ 气球探测先驱 Fazio 和 Helmken 的 Smithsonian 项目，开始

在美国亚利桑那州 Whipple 天文台研制 10 m 口径大气切伦科夫望远镜，1968 年望远镜

建成并开始运行。Whipple 望远镜直径为 10 m (f/0.7)，光收集原件最初为 12 cm PMT，

位于望远镜焦点，接收 0.1◦ 天顶角范围内的宇宙 γ 射线辐射。为了提高观测效率，稍后

Whipple 望远镜在焦平面上设置了 2 个 PMT，相隔 2.4◦，驱动望远镜对准潜在的 γ 射线

源 (射电明亮的类星体、星系或超新星遗迹)，其中一个 PMT 记录“源”产生的切伦科夫

光 (向源)，另一个 PMT 记录背景 (本底)产生的切伦科夫光 (背源)，期望通过对比向源和

背源脉冲计数率差异来发现源。1972 年，Whipple
[59]

经过 2 年多的观测后发现蟹状星云的

向源计数有约 3σ 超出，能量约为 0.7 TeV。由于向源和背源模式存在较大的系统性误差，
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且蟹状星云附近 1◦ 范围内有一个非常明亮的恒星干扰，Whipple 研究组并不能确定计数

超出是来自于蟹状星云还是附近的宇宙背景辐射。为了进一步降低宇宙线带电粒子本底辐

射，Whipple 望远镜增加了额外的偏置 PMT 来抑制与望远镜光轴有明显夹角的远轴切伦科

夫光，以屏蔽大量 µ 子产生的大气切伦科夫光
[60]

。随后的几年里，Whipple 团队的科学家

们一直致力于对北天区进行全面扫描，以期通过寻找某些区域突然提高的计数率来确定天

体源，虽然没有发现明显的天体源，但多像素 PMT 阵列方法朝着正确方向迈出了关键的

一步。

在 Whipple 望远镜展开观测的同时，另一个由 Stepanian 领导的 γ 射线观测团队 1970

年开始在克里米亚天体物理观测站使用 2 对 1.5 m 的反射镜对潜在的间歇性 VHE γ 射线源

Cygnus X-3 进行了长期观测，在 20 世纪 80 年代，该团队工作与 Whipple 观测团队发展切

伦科夫成像技术的工作类似，几乎同时引导了切伦科夫成像技术的发展。

4.2 成像与 Hillas 参数

1977 年，Weekes 和 Turver
[61]

建议 Whipple 望远镜使用一种新型探测器，这种探测器

通过在焦平面上使用 37 个 PMT 阵列，形成数码照相系统以记录每一次空气簇射的粗略图

像。这一建议主要设想是屏蔽所有与设定方向不一致的簇射图像以及其他比较复杂的图像，

以排除宇宙线本底；并提出 2 个相距 100 m 的望远镜阵列将给出切伦科夫光立体图像，簇

射轴指向天体辐射源。1981 年，在英国皇家学会会议上，Weekes 和 Turver
[62]

对初始的想

法做了简化，提出“第一代”成像大气切伦科夫望远镜设想：采用单望远镜及多像素成像系

统，记录原初 γ 射线产生的簇射图像。

Porter, Fegan 和 Weeks 随后开始升级 Whipple 望远镜，成像单元由 37 个光电倍增管

紧密排列成网格(六角形)，覆盖焦平面的中心区域 3.5◦、像素分辨 0.5◦。与此同时，相关的

计算机模拟工作也开始进行，Plyasheshnikov和 Bignami
[63]

分别展开了宇宙 γ 射线成像的

计算机模拟工作，结果显示 γ 射线簇射成像有明显的方向性且与宇宙线本底簇射成像相比

更加紧凑。这种紧凑性为判断宇宙 γ 簇射提供了一个简单的检验判据：最亮的 2 个像素包

含超过 75% 的总信号。利用这一判据，Whipple 在随后蟹状星云的观测中发现向源观测计

数比背源观测计数超出 3 ～ 5.6σ
[64]

，这是成像切伦科夫望远镜第一次成功观测。

稍后，Hillas 应 Weekes 邀请开始了专门针对 Whipple 望远镜特定参数的细致模拟工

作
[65]

，主要研究不同能量、不同第一次碰撞高度，不同到达方向的 γ 光子、质子及其他原

子核产生的簇射图像。模拟结果表明：大多数 γ 射线簇射图像规则且对准源方向，而强子

簇射图像不规则且偏离原初强子源的方向。在实际操作中，如果知道每个像素的亮度，原始

图像就可以通过 γ 簇射图像质心的位置和光强分布的二阶矩给出的一个通过簇射中心的图

像轴重建并被简化为一个椭圆，原初图像长度和宽度为简化椭圆的半长轴和半短轴。Hillas

在对 Whipple 望远镜成像进行模拟时，选择参数如图 7 所示，原初质子 (虚线)、与 γ 射线

(实线)产生的切伦科夫光图像 Hillas 参数对比如图 8 所示。由图 8 可以看出，原初质子与

γ 射线产生的切伦科夫光图像 Hillas 参数存在较大差异，通过选择合适的 Hillas 参数，望

远镜能够保留大多数 γ 射线，同时抑制大量的宇宙线本底。例如，通过调整最敏感的参数

“方位角宽度”(Azwidth)，可以排除 98% 的强子事例，同时保留 67% 的 γ 射线事例。更
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图 7 Hillas 参数
[66]

多模拟细节可以参阅文献[67]。

图 8 原初质子 (虚线)与 γ 射线 (实线) EAS 产生的切伦科夫光图像 Hillas 参数对比 (模拟结果)
[10]

20 世纪 80 年代，随着中微子实验的运行，物理学家迫切需要对 VHE 及以上能量 γ 射

线进行观测，1988 年 Whipple 望远镜成像系统进行了一次重大升级，像素单元升级到 109

个。升级后，像素分辨率提高了 1 倍、达到 0.25◦，覆盖天区 2.8◦。随着成像单元的增加，

Hillas 对 γ 射线的判定规则也进行了相应的改进，γ 射线事例选择不再唯一注重 azwidth 参
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数，而是先通过“类 γ 射线”事例图像形状，如长度、宽度以及与天体源的距离等等来进

行筛选，并利用簇射图像轴心朝向与天体源方向的夹角“α”来进行进一步判断。除此以

外，γ 射线事例进一步的确认还借助计算机模拟和超出切伦科夫光池以外簇射事例来加以辅

助。采用新的判断方法后，在背源探测中簇射事例近乎随机分布，而向源探测中簇射事例则

会在较小的“α”角度范围内明显超出，这使得探测结果的判断和评估更加容易。

升级后 Whipple 望远镜观测目标锁定 COS-B (1975―1982 年)发现的 γ 辐射源以及

CGRO-EGERT 发现的河外天体源 (主要是 blazars)，其中 CGRO-EGERT 发现的 2 个著

名的 γ 辐射源 Mkn421、Mkn501 和“标准烛光”蟹状星云很快作为 Whipple 望远镜观测

目标，其他 blazars 在稍后数年也陆续进行了观测。其中最大的突破在 1989 年，Whipple

首次观测到来自于蟹状星云的 VHE γ 辐射
[10]

，开启了地基 VHE γ 射线天文学的大门，具

有成像功能的 Whipple 望远镜也被称为第一代成像大气切伦科夫望远镜。

除了 Whipple 望远镜，前苏联的 Stepanian 观测小组在克里米亚天文台的研究也采用

了类似但更超前的发展思路。1989 年，该小组完成了相当复杂的 GT-48 探测器——带有 48

面 (1.2 m)镜的 γ 射线望远镜
[68]

。这些镜子被分成 4 组，每组有 12 个平行的望远镜，其中

8 个装有 37 像素的成像仪，像素间距 0.4◦，使用正常的 PMT 和锥形光导，其他 4 个望远

镜使用紫外线敏感光电倍增管以抑制强子簇射背景。整个望远镜系统分成 2 个部分，间距

20 m，来自不同望远镜成像单元的信号被叠加在一起。望远镜 γ 射线事例选择使用图像的

长度、宽度和方向参数 (使用 Plyasheshnikov 计算结果)以及 UV 含量。GT-48 能量阈值 1

TeV，理论上能够探测到上述Whipple 源以及其他 VHE γ 射线源。令人遗憾的是，GT-48

由于系统复杂程度过高，不容易升级且在苏联解体后缺乏经费支持，在 2002 年左右停止运

行。

4.3 立体观测

在第一台切伦科夫望远镜被用来寻找宇宙射线源之后不久，就有科学家试图通过立体

观测技术来提高灵敏度，即用具有一定间隔的几个望远镜同时探测大气切伦科夫光。1963

年，Chudakov 团队第一个尝试设计多望远镜立体系统 ACT (ACT由多台望远镜组成，但

不能成像)。 1975 年，Grindlay 尝试了一种只有 2 个类似望远镜的立体观测方法，2 个望远

镜安装在 1 个圆形轨道系统上，允许高达 180 m 的间隔。但没有成功实现对天体源观测。

前期立体观测尝试失败的关键问题是未能做到 γ/p鉴别。在使用像素化相机的Whipple

实现突破性发现后，Whipple 合作组的一部分成员将原来位于新墨西哥州的 11 m 太阳望远

镜改造成 37 像素的切伦科夫望远镜，并进行真正的立体观测。不幸的是，这套立体观测系

统的灵敏度比单独的 Whipple 望远镜要差。其原因是新望远镜反射镜的质量较差，加之 2

个望远镜之间的距离为 120 m，γ 射线事例不能同时在 2个望远镜中探测到。

第一个成功实现立体观测并显著提高探测灵敏度的原理样机系统由 HEGRA 合作组建

立。该原理样机证明立体观测技术具有很大的优越性，与同口径的单面望远镜相比，其灵敏

度提高了 10 倍以上。在 20 世纪的最后 10 年，科学家们还制造了一些其它的成像和立体观

测系统 (见表 1)，但其它立体观测系统没有达到 HEGRA 实验的灵敏度。
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表 1 20 世纪 90 年代主要成像和立体望远镜系统

望远镜 镜子数/成像单元数 合作组 数据来源

GT48 8/37 Crimean 天体观测组 [68, 69]

Yerevan 1/37 Yerevan [70]

Ala-Too 1/144 Lebedev [71]

CangarooI 1/256 日本/ 澳大利亚 [72]

HERGA-CT 5/271 HERGA 合作组 [73]

Granite(Whipple+11-m Tel) 109+37 Whipple 合作组 [74]

Narrabri 1/24 Durham [75]

Telescope array prototype 8/256 TA 合作组 [76]

CAT 1/600 CAT 合作组 [77]

ASGAT 7/7 ASGAT 合作组 [78]

4.4 HEGRA-CT (high energy gamma ray array-cherenkov telescopes)

HEGRA 实验包括由 250 个闪烁器组成的空气簇射阵列和数个 µ 子探测器，覆盖有效

面积 180 m × 180 m，位于海拔 2 200 m 的加那利群岛的拉帕尔玛。闪烁体探测器探测能

量为 40～100 TeV。1998 年在 HEGRA 探测器周围 100 m2 范围内建成 5 台望远镜，形成

HEGRA-CT 阵列。HEGRA-CT 阵列是第一个严格意义上的立体成像切伦科夫望远镜系

统。每台望远镜拥有 1 个 271 像素的成像系统，镜面由 30 个直径 60 cm 的小圆镜拼接而

成，有效面积相当于 1 个 3.3 m 口径的望远镜，远小于 Whipple 望远镜口径。

HEGRA-CT 阵列工作原理如图 9 所示，其原理是利用至少 2 台成像切伦科夫望远镜，

布置在与切伦科夫光池半径相当的距离上 (约 130 m)，从不同方向测量 γ 射线簇射切伦科

夫光图像。与传统单面望远镜相比，立体观测具有明显优势：(1)立体技术通过 2 个或更多

的切伦科夫望远镜在不同的视角下同时观察大气簇射，提高角度分辨率，抑制单台望远镜

头尾模糊度，有效改善 γ/p 分辨能力；(2)立体观测冗余的簇射信息可以控制和减少能谱测

定的系统误差，具有更好的簇射能量测量能力，结合更好的角度分辨率，允许研究扩展源；

(3)多望远镜同时触发会有效抑制本地 µ 子和宇宙线本底产生的干扰，有效降低探测阈能。

HEGRA-CT 阵列
[79]

极大地证明了立体成像原理，在像素分辨率为 0.25◦ 的情况下，对

γ 射线的到达方向定位精度可以达到 0.14◦。即使不使用图像形状 (Hillas 参数)来排除强

子簇射，γ 射线点光源也能很容易被识别出。HEGRA-CT 的能量阈值为 500 GeV，通过

保留较小“缩放宽度”和其他特征的图像可以抑制大约 90% 的强子背景，同时保留 50%

的 γ 射线。HEGRA-CT 阵列从 1998 年开始工作，期间发现了一批新的 γ 光源如 Cas A,

M87, J2032+4130 等。2002 年，项目关闭，以便在同一位置部署更大的 MAGIC 望远镜。

MAGIC 与 HEGRA-CT 具有相似的望远镜间隔，但具有更低的能量阈值。
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图 9 IACT 立体观测原理
[66]

5 第二代成像大气切伦科夫望远镜

1992 年，在两年一度的国际宇宙线会议期间，举办了名为“成像大气切伦科夫探测

器主要发展”的研讨会，参会科学家主要达成了以下共识
[80]

：(1) VHE γ 射线源确实存

在；(2)切伦科夫望远镜是迄今为止最有前途的 VHE γ 射线天文仪器；(3)新的探测仪器

需要更大的光收集器以有效降低探测阈能；(4)较好的 γ/p 鉴别能力是探测技术成功的关

键。这次会议的最大亮点是关于切伦科夫探测技术探测原理的讨论，肯定了计算机技术和

微电子技术发展对于更好地理解空气簇射的发展过程和探测器响应的重大作用，为下一代

成像大气切伦科夫望远镜发展理清了思路。由于成本问题，会议没有形成共建大科学装置

的共识。但在随后的几年里，大型望远镜关键技术，如 γ/p 鉴别技术，更大口径望远镜，

更精细的成像单元，更强的数据读取能力等分别被有计划地进行研究，相关困难逐渐被克

服。20 世纪最后几年，科学家们明确了建立数个“第二代”成像大气切伦科夫望远镜的计

划，这些探测器具有更大的光收集器和比 HEGRA 更精致的像素化相机。其中 H.E.S.S. 和

MAGIC 的研究成员主要来自 HEGRA 合作组，VERITAS 研究成员主要来自于 Whipple

团队，CANGAROO 则来自于日本和澳大利亚相关研究团队。第二代成像大气切伦科夫望

远镜主要装置和 HEGRA-CT 参数对比如表 2 所示。由于能量分辨率、角分辨率与 γ 辐射

能量和天体源在望远镜视场中位置有关，表中给出的能量分辨率、角分辨率是望远镜能达到
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的最佳值，典型的第二代成像大气切伦科夫望远镜实景图片如图 10 所示。

表 2 HEGRA-CT与第二代成像大气切伦科夫望远镜主要参数
[22–24, 79–82]

实验 海拔 位置 镜子数量/有效面积 视场 像素单元 角分辨 能量分辨 阈能

/m /m2 /(◦) /(◦) /% /GeV

HERGA 2 200 30◦N 5×8.5 4.8 271 0.25 12 500

H.E.S.S. 1 800 23◦S 4×107 5.0 960 0.16 20 300

H.E.S.S.II 1 800 23◦S 1×615 3.6 2 048 0.07 15 30

MAGICII 2 230 30◦N 2×226 3.5 1 039 0.08 16 25

VERITAS 1 268 32◦N 4×106 3.5 490 0.15 20 50

CANGAROOIII 165 31◦S 4×57 4.0 427 0.20 500

注：a) VERITAS 望远镜阵列；b) H.E.S.S. 望远镜阵列；c) MAGIC 望远镜阵列。

图 10 第二代成像大气切伦科夫望远镜典型装置
[22–24]

5.1 MAGIC

因对第二代成像大气切伦科夫望远镜技术方案的分歧，HEGRA-CT 组一分为二，其中

Lorenz 等人开始研究全新的 MAGIC 望远镜，其研究团队 2004 年在原 HEGRA 站址新建

了 MAGIC望远镜。其目标是收集足够的光子，将 250 GeV左右的阈值能量降低到 20 GeV

左右，使其探测能量与卫星探测器重叠 (但 MAGIC 对微弱源的灵敏度高得多)。
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MAGIC 初期目标是通过改进单架 (非立体)望远镜的光探测性能来实现：镜面更大的

光学尺寸——17 m直径，更加精细的成像单元，更高的光转换效率等等。同时通过主动控

制系统不断调整 1 m 反射镜片方向来抵消机械形变，提高角度分辨率。在其他第二代成像

大气切伦科夫望远镜通过不同二维图像簇射轴的交叉点确定 γ 射线方位时，MAGIC-I 通过

从图像质心到源的方位角 (即图 7 的方位角参数)来确定天体源的位置
[83]

(与 Whipple 采用

方法类似)。该方法对事例超出的贡献很小，但随着 MAGIC 图像清晰度的增加，这一方法

可以有效地确定天体源位置。

虽然 MAGIC-I 灵敏度非常高，但其研究小组很快就意识到立体观测效率更高。2009

年，他们在 MAGIC-I 之外 85 m 处增加第二架望远镜来形成 MAGIC-II，MAGIC-II 角分

辨率在 γ 射线能量 300 GeV 时为 0.11◦，在 γ 射线能量 1 TeV 时为 0.08◦，有效视场为

3.5◦，阈值能量为 25 GeV。

5.2 H.E.S.S.

H.E.S.S. 项目由 Hofmann 和 Volk 领导，从 HEGRA 和 CAT 实验发展而来
[84]

，配备

了更强大的望远镜和相机，以有效扩展视场，实现对大气簇射落在阵列周围更大区域的切伦

科夫光成像、更有效地扫描天空，特别是扩展源以及必要的周围“非源”区域 (大壳超新星

遗迹、大质量星团等)。

H.E.S.S. 望远镜 2003 年正式开始观测，最初使用 4 面 12 m 口径 (H.E.S.S.-I)，成像

单元为 960 个 PMT，角分辨率为 0.16◦，视场为 5◦，阈能 300 GeV。2012 年，在原有

H.E.S.S.-I 阵列中心增加 27 m 口径望远镜，即 H.E.S.S.-II。H.E.S.S.-II 角分辨率为 0.07◦，

视场为 3.6◦，阈能 30 GeV。到目前为止，H.E.S.S. 已经探测到 100 多个天体源，其中一半

以上位于银河系低纬度，许多是脉冲星风云。这些观测结果还包括双星系统，可能包括 1

个恒星黑洞，4 个与超新星残余壳相对应的扩展源等。

5.3 VERITAS

VERITAS 项目由 Whipple 发展而来，在 H.E.S.S 提案之前就开始规划建设，最初计

划在原 Whipple 台基建造一个 7 面望远镜阵列，彼此距离不超过 10 m。但最终只建立了一

个不对称的 4 面望远镜阵列。VERITAS 实验由 4 面 12 m 口径的望远镜组成，角分辨率为

0.15◦，视场为 4◦，阈能为 50 GeV。VERITAS 对 γ 射线簇射图像重建时借鉴了 MAGIC-I

的“位移方法”，极大地改善了大天顶角源位置的立体重建精度。VERITAS 从 2007 年开始

全面运行，截至目前已经发现 24 个新源。

5.4 CANGAROO (Collaboration of Australia and Nippon for a Gamma Ray

Observatory in the Outback)

CANGAROO 项目最初使用单个 3.8 m 口径成像切伦科夫望远镜，成像单元为 256

个 PMT，角分辨率约 0.1◦
[82]

。1992 年 CANGAROO-I 开始进行观测，发现部分天体源信

号源超出，包括 RX J 1713.7-3946, Vela-X 和 Vela Junior。1999 年，在 3.8 m 望远镜旁

边建造了一台口径为 7 m 的成像切伦科夫望远镜，成像单元为 512 个PMT，角分辨率约

0.15◦ (CANGAROO-II)。随后，建造 4 台 10 m 口径成像切伦科夫望远镜的计划被提上日
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程 (CANGAROO-III)，作为第一步，2002 年开始将 CANGAROO-II 口径升级为 10 m，像

素单元升级到 552 个 PMT，角分辨率约 0.2◦，随后的 3 台望远镜像素单元PMT 由 1/2 英

寸升级到 3/4 英寸，像素单元则缩减到 427 个 PMT，于 2004 年完成建设。

令人遗憾的是，CANGAROO-I 早期不成熟的图像分析程序导致对 SN1006 的错误测

量
[85]

，立体阵列 CANGAROO-III 建成后，阵列中 4 个望远镜中的第一个与其他望远镜并

不完全匹配，必须从阵列中排除，这使其与 H.E.S.S. 相比毫无竞争力可言。并且由于意外

导致塑料晶体损坏及其他原因，2011 年 CANGAROO 项目终止。

5.5 第二代成像大气切伦科夫望远镜主要观测成果

地基 VHE γ 射线天文学的成功除了将 TeV 以上 VHE γ 射线源的数量从 1989 年的 1

个扩展到 2020 年的 200 多个，还在于扩展了 VHE 范围内 TeV γ 源的种类，促进粒子天

体物理学和基础物理学的发展。而这一成功，主要来自于第二代成像大气切伦科夫望远镜

H.E.S.S., MAGIC 和 VERITAS 对广泛天区的搜索和发现。目前共发现 TeV 以上 VHE γ

源 228 个，其中第二代成像大气切伦科夫望远镜发现 183 个：H.E.S.S. 发现 111 个 TeV 以

上 VHE γ 源，河内可认证源 53 个，包括 24 个 PWN，20 个 SNRs，9 个双星系统；河外

可认证源 29 个，包括 AGN 相关 26 个，与暗物质相关源 1 个，其他类型源 5 个；未认证

源 26 个。MAGIC 发现 45 个 TeV 以上 VHE γ 源，河内可认证源 6 个，包括 2 个 PWN、

1 个 SNRs、3 个双星系统；河外可认证源 34 个，其中 AGN 相关源 33 个，GRBs 源 1 个；

未认证源 5 个。VERITAS 发现 24 个 TeV 以上 VHE γ 射线源，河内可认证源 5 个，包

括 2 个 PWN，2 个 SNRs，1 个双星系统；河外可认证源 15 个，其中 AGN 相关源 13 个，

其它类型源 2 个；未认证源 4 个。TeV 以上 VHE γ 射线源基本信息如表 3，第二代 IACT

代表性成果如图 11所示。

表 3 TeV 以上 VHE γ 射线源基本信息
[86]

源类型 H.E.S.S. MAGIC VERITAS CANGAROO HAWC 其他 其他 合计

IACT EAS

PWN 24 2 2 0 4 2 3 36

AGN 26 34 13 0 0 9 0 80

SNRs 20 1 2 2 1 1 0 27

Binary, PSR 9 3 1 0 2 0 0 15

DARK, UNID, 其他 27 5 4 1 19 0 4 63

Starburst 1 0 1 0 0 0 0 2

massive star cluster 4 0 1 0 0 0 0 5

5.5.1 脉冲星与脉冲星风云 (pulsar and pulsar wind nebulae, PWN)

脉冲星是高度磁化、快速旋转的中子星，其产生的外流与周围的介质相互作用，产生

一个冲击区，在那里粒子被加速，这一区域称为脉冲星风云。截止目前，只有 2 颗脉冲星

TeV 以上 VHE γ 射线辐射被探测到 (蟹状星云脉冲星和 Vela 脉冲星)，而脉冲星风云中则
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注：a) 为蟹状星云周围 γ 射线天图，H.E.S.S. CT5 28 min 观测结果
[23]
；b) 为 H.E.S.S 扩展源 RX

J1713.7-3946 观测结果
[23]
；c)为 MAGIC 首次发现脉冲星 VHE γ 辐射

[87]
；d) MAGIC 和 Fermi-LAT

对 GRB190114C 观测结果
[105]

；e) 为 H.E.S.S 对人马座 A* VHE γ 辐射观测结果
[99]
；f) 为 H.E.S.S.,

MAGIC, VERITAS EBL 测量结果
[108]
。

图 11 第二代成像大气切伦科夫望远镜代表性观测成果
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有 36 个 TeV 以上 VHE γ 辐射被探测到，H.E.S.S. 已经在源目录中添加了大量这种类型的

天体，其中大麦哲伦星云中的脉冲星风云 N157B 是唯一的河外恒星源，也是目前探测到的

最远的 VHE γ 射线恒星源。

蟹状星云是第一个同时探测到脉冲星和脉冲星风云 VHE γ 射线辐射的天体，2008 年，

MAGIC 发现蟹状星云脉冲星 26 ～ 100 GeV γ 射线辐射
[87]

。2011 年，VERITAS 探测到

蟹状星云脉冲星 100 ～ 400 GeV 的 γ 射线辐射
[88]

，辐射光谱遵循幂律衰减，其结果几个

月后得到 MAGIC 确认
[89]

。2014 年，MAGIC 发现两个脉冲星存在 50 GeV 以上桥发射
[90]

。

2016 年 MAGIC 发现蟹状星云脉冲星 γ 辐射截至能量扩展到 1.5 TeV
[91]

，对现有理论提出

了重大挑战。

5.5.2 双星系统

宇宙中的恒星大约有 1/3 属于双星系统，这些系统由 1颗大质量恒星和 1 个围绕着共

同质量中心运行的紧凑物体组成。20 世纪 80 年代，天体物理学家普遍认为 VHE 射线产生

于双星系统。随后也发现了一定数量 VHE 射线源，但没有任何证据证明这些 VHE γ 源为

双星系统。2005 年，H.E.S.S. 首先宣布在南天区发现双星 VHE γ 源 PSR B1259-63 和 LS

5039
[92, 93]

，随后又发现 J1018-589 A 等 5个双星 VHE γ 射线源。2006年，MAGIC宣布在

北天区发现双星 VHE γ 射线天体源 LSI+61303
[94]

。2017 年 VERITAS 宣布发现双星 VHE

γ 射线源 PSR J2032+4127
[95]

。截止目前，IACT 发现双星 VHE 天体源 9 个，相关 VHE

源 2 个，HAWC 发现 2 个。已知的 VHE γ 射线辐射周期从 4 d 到 1 237 d 不等。在双星

系统中测量到的 γ 射线流强随轨道相位而变化。除 PSRB1259-63 系统中已知的脉冲星外，

其他双星系统紧凑物体类型、粒子加速机制、γ 射线发射机制等尚不清楚。

5.5.3 超新星遗迹

超新星遗迹 (supernova remnants, SNRs)是超新星爆发抛射物质与星际介质相互作用形

成的延展天体，长久以来被认为是银河系宇宙线的主要来源，其最高能量可达 PeV。截至

目前，已发现 28 个超新星遗迹 TeV 以上 VHE γ 源，目前观测到 γ 射线能量较高的是仙

后座 A (Cassiopea A，截止能量 3.5 TeV, MAGIC, 2017年)
[96]

, RX J0852.0-4622 (截止能量

6.7 TeV, H.E.S.S., 2017年)
[97]

。值得指出的是，近期 ASγ+MD 阵列发现 SNR G106.3+2.7

是潜在的 PeV 加速源
[98]

。

5.5.4 河内 PeV加速源

河内宇宙线最高能量可达数 PeV，这意味着银河系内部存在 PeV 加速源，前期观测结

果虽然推断出银河系存在 10 多个“粒子加速器”可以将粒子加速到几十 TeV，但这些天体

源都没有观测到可以将粒子加速到 PeV 相伴的 γ 射线辐射 (γ 射线的幂律谱在没有截断的

情况下延伸到几十 TeV)。H.E.S.S. 合作组通过对前 10 年观测结果进行分析，发现银河系

中心附近超大质量黑洞人马座 A* 存在几十 TeV γ 辐射
[99]

，这些辐射可以看作 PeV 粒子加

速器存在的证据，首次证明银河系内部可能存在 PeV 加速源。
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5.5.5 活动星系核 (active galactic nuclei, AGN)

在 VHE γ 射线波段 IACT 探测到 90 个 TeV 以上 VHE γ 射线源。除了脉冲星

风云 N157B、星暴星系 (starburst) NGC253 和 M82、球状星团 Terzan5、大质量星团

Westerlund1, Westerlund2, J1848-018 等 7 个 VHE γ 射线源之外，其他星系外的 VHE γ

射线源都与 AGN 有关。这些 AGN VHE γ 射线源中，FSQR (flat spectrum radio quasars)

8 个，HBL 源 52 个，IBL 源 8 个，LBL 源 2 个。

AGN 是瞬变源，通过对 AGN 耀斑 γ 辐射进行观测，可以研究超大质量黑洞的喷流

及其环境，粒子加速和 VHE γ 射线发射机制。FSQR 耀斑事件目前观测到 8 个，2015―

2017 年，H.E.S.S. 发表 PKS 0736+017, 3C279, PKS 1510+089 耀斑期间 VHE γ 射线测量

结果
[100–102]

。MAGIC 也在 PKS 1510-089 的 2015 年耀斑活动期间观察到 γ 射线爆发现象，

并在 2016 年同时观测到 PKS 1510+089 γ 射线爆发，发现 VHE γ 射线通量发生剧烈变化

时，GeV 能区射线通量没有明显变化
[103]

。BL-Lac 耀斑事件观测到 4 个，其中 S4 0954+65

(blazar, MAGIC, 2015), RGB J2056+496 (blazar, VERITAS, 2016), TXS 0506+056 (blazar,

MAGIC, 2017)是最新发现，另外一个是射电星系 NGC 1275 的耀斑 γ 辐射。在 2016 年至

2017 年间进行的几个月的观测显示，夜间 γ 辐射通量变化很大，最亮的 γ 辐射通量达到蟹

状星云 γ 辐射通量的 1.75 倍
[104]

。

5.5.6 伽马射线暴 (Gamma ray bursts, GRBs)

GRBs 是少数几种能将粒子加速到极限能量 (1019 eV)的天体物理物现象之一，是揭

开超高能宇宙线 (ultra high energy cosmic rays, UHECRs)神秘面纱的极佳探针。此前地

基观测装置尚没有观测到 100 GeV 以上 GRBs γ 辐射。2019 年 1 月 MAGIC 首次观测

到 E > 300 GeV γ 射线 (GRB190114C)
[105, 106]

，从不同能区确认了 Fermi-LAT 的观测结

果，确定了 GRBs 余辉中自康普顿散射成分的存在。H.E.S.S. 先后观测到 GRB180720B 余

辉深处大于 100 GeV γ 辐射和 GRB190829A VHE γ 辐射
[107]

，对现有的电子同步辐射理

论提出了重大挑战。这也是地基观测装置首次测量到 GRBs 余辉阶段 100 GeV 以上 γ 辐

射，打开了 GRBs 多波段观测一个新的能量窗口。GRB190114C和 GRB180720B 也同时被

Fermi-LAT 卫星观测到，从几 keV 至 几百 GeV 能区对 GRBs 多波段观测，为进一步研究

GRBs 中心引擎和辐射机制、河外背景光限制等新物理现象提供了更有力的观测手段。

5.5.7 河外背景光 (extragalactic background light, EBL)

EBL 是整个宇宙发出的综合光，了解 EBL 性质对研究大多数 blazar 的本征光谱至关

重要。MAGIC, H.E.S.S., VERITAS 近些年都进行了 EBL 测量工作。H.E.S.S., VERITAS

测量方法与光谱形状无关，而 MAGIC 则采用几种不同 EBL 模型进行对比测量。虽然采用

方法不同，但 EBL-SED 形状和强度测量结果基本吻合，不同波段吻合程度稍有差异
[108]

。
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6 IACT 探测技术未来发展

第二代成像大气切伦科夫望远镜的成功不仅促进粒子天体物理学和基础物理学的发展，

使科学家们的研究方向从“寻找源头”到向研究基础物理和基础物理问题逐渐转变。也激发

了科学家们升级、改造现有 IACT 望远镜的热情，建设或规划新的地基 VHE γ 射线望远

镜，不断探索新的探测技术。

6.1 CTA (Cherenkov telescope array)

要大幅提高灵敏度，现有技术很难通过改进单台望远镜性能实现，但通过大幅增加阵列

结构中的望远镜数量，则可以实现这一目标。HERGET 原理样机已经证明，立体观测技术

具有很大的优越性，与同口径的单面望远镜相比，其灵敏度大幅提高。CTA
[109]

正是基于这

一考虑，通过大幅增加阵列结构中的望远镜数量以实现灵敏度的提高，通过设置不同口径望

远镜，以覆盖更宽的能量范围。CTA 计划将现有 IACT 阵列灵敏度提高 10 倍，观测能区

跨越 4 个量级 (20 ～ 300 TeV)，拟在南北半球(南半球站址为智利阿塔卡玛沙漠，北半球站

址为西班牙加纳利岛) 各建设一个成像大气切伦科夫望远镜阵列。探测阵列由大 (large-sized

telescope, LST)/中 (medium-sized telescope, MST) /小 (small-sized telescope, SST) 三类望

远镜组成，主要参数如表 4。CTA 中型望远镜阵列 MST 除了基于传统反射镜的原理样机

之外，还设计了史瓦西望远镜原理样机 (prototype schwarzschild-couder telescope, pSCT)，

成像单元采用 SiPM，为了便于比较，该望远镜原理样机参数也列入表中。

表 4 CTA 阵列参数
[109]

型号 尺寸 覆盖能区 像素单元 光电转 视场 角分辨 布置数量

/m 换器件 /(◦) /(◦) (南/北)

LST 23 20 GeV ～ 30 TeV 1 855 PMT 4.3 0.1 4/4

MST 11.5 80 GeV ～ 50 TeV 1 764(1 855) PMT 7.5(7.7) 0.17 25/15

MST(pSCT) 9.7 80 GeV ～ 50 TeV 11 328 SiPM 7.6 0.067

SST 4.3(4) 1 ～ 300 TeV 2 368 SiPM 10(8.8) 0.19(0.24) 70/0

CTA 主要面向相对论性宇宙粒子起源、极端环境、新物理等重要科学前沿领域开展探

索研究。CTA 更大的视场可以开展扩展源的观测，更好的角分辨率有利于源的细节研究，

更好的能量分辨率有利于能谱的精细测量，更快的转动速度利于爆发源和瞬变源的观测；而

更低的探测阈能，则可以实现与卫星观测的有效衔接。

6.2 基于透镜的广角大气切伦科夫望远镜

第二代成像大气切伦科夫望远镜在 50 GeV ～ 20 TeV 能区对 γ 射线观测灵敏度远高

于现有其他探测装置，但它们的视场有限 (约 4◦)，不太容易对爆发源、瞬变源、扩展源进

行观测。科学家们正在积极探索广角大气切伦科夫望远镜技术，提出多种解决方案，其中

一个重要的发展方向是基于透镜的大气切伦科夫望远镜技术
[110]

。利用广角透镜代替传统

窄视场反射镜用于测量高能 γ 射线这一设想最初在 1998 年由 David 等人提出
[111]

，随后
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GAW (Gamma Air Watch)计划
[112]

提出用直径约 3 m 的广角菲涅尔透镜观测 VHE γ 射线。

JEMO-EUSO (Extreme Universe Space Observatory)实验计划用 2 面直径 1 m 广角菲涅尔

透镜研究超高能宇宙射线
[113]

。菲涅尔透镜系统具备大视场、良好透过率的优势，但存在加

工工艺复杂、价格昂贵、离轴大角度成像差等问题。受 GAW 和 JEMO-EUSO 计划启发，

中国研究人员开展了广角透镜成像技术的预先研究工作，提出了基于水透镜的广角大气切

伦科夫望远镜的设想 (采用玻璃球壳+高纯水模拟人眼构造的设计方案，可以充分利用高纯

水对蓝光的良好透过率、半球透镜或厚透镜离轴大角度成像一致性较好的优点，且工艺相对

简单)，主要物理目标为地基探测 VHE γ 暂现源 (如 GRBs 约 100 GeV VHE γ 辐射)，并

研制了 0.9 m 口径球冠薄透镜原理样机进行原理性验证。该原理样机已经和西藏羊八井小

型阵列 YBJ-HA 同时观测到宇宙线事例，验证透镜系统对大气切伦科夫光的探测能力并初

步验证广角性能
[114–117]

。

6.3 光电传感器技术

VHE γ 射线天文学的成功还得益于弱光探测技术的不断发展，特别是 PMT 光电子探

测效率的不断提高。目前最好的切伦科夫望远镜成像系统在 300 ～ 650 nm 的典型光谱范围

平均量子效率只有 15% ～ 18%，如果能进一步提高 PMT 量子效率，无疑将提升现有望远

镜阵列的发现能力。SiPM 实质是由工作在盖革模式的雪崩二极管 (avalanche photodiode,

APD) 阵列组成，又被称为多像素光子计数器 (multi-pixel photon counter, MPPC)。SiPM

相对传统 PMT具有量子效率高 (SiPM为 80%，PMT为 25%～ 40%)、工作电压低 (SiPM

为 2 ～ 80 V，PMT 为 1 ～ 3 kV)、对磁场不敏感、体积小、结构紧凑、量产价格低等优

势。该技术最早由 FACT (First G-APD Cherenkov Telescope) 开始探索并取得成功
[118, 119]

，

MAGIC 研究团队也在发展这一技术
[120]

。未来 LHAASO/WFCTA
[121]

和 CTA/SST
[122]

照相

机也将使用 SiPM。

7 总 结

20 世纪 50 年代，射电天文学及稍后的X射线天文学激发了人们“通过新窗口观察宇

宙”的愿望，人们开始探索从地面上利用广延大气簇射相对论性次级粒子在大气中产生的

切伦科夫光探测原初宇宙 γ 射线的可能性。由于探测器灵敏度较差，加之对大气簇射发展

过程细节了解不足，早期的切伦科夫光望远镜不能有效区分宇宙线带电粒子成分和 γ 光子，

直到 1989 年 Whipple 望远镜首次观测到来自于蟹状星云的 VHE γ 辐射，才实现对原初宇

宙 γ 射线的有效观测。成像大气切伦科夫望远镜经历了早期探索 (非成像切伦科夫望远镜)、

成像大气切伦科夫望远镜、立体成像大气切伦科夫望远镜三个主要阶段，发展了两代。其

发展成熟的关键除了望远镜口径的扩大之外，主要基于两个方面的原因：(1)是发展了一套

十分有效的 γ/p 鉴别技术，有效地排除了海量的宇宙线带电粒子本底；(2)是发展了立体

成像技术，极大地提高了原初 γ 射线重建的能量精度和角分辨率精度，有效地降低了探测

阈能。经过近 70 年的发展，切伦科夫探测技术取得了巨大的成功，以 H.E.S.S., MAGIC,
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VERITAS 等为代表的立体成像切伦科夫望远镜发现了 100 余个 TeV 以上 VHE γ 射线能

区的新源，类型包括 AGN, SNRs, globular clusters, binaries 等，占 TeV 以上 VHE γ 射线

天体源的一半以上。

除了成像切伦科夫望远镜技术，基于广延大气簇射次级粒子探测的传统 EAS 阵列、水

切伦科夫探测等等在 VHE 特别是 20 TeV 以上能区的 γ 射线观测中也取得了巨大的成功，

观测到 100 TeV 以上超高能 γ 射线辐射。

相对 X 射线源和 GeV γ 射线源的数目，显然 TeV 以上 VHE γ 射线源的数目太少，目

前的观测数据还无法为科学家深入研究 VHE 天体源辐射及其存在的相互作用机制提供足

够多的样本。因此 VHE 及以上能区 γ 射线天文观测技术还需要大力发展，包括更低的阈

能、更大的视场、更高的角分辨和能量分辨率、更高的灵敏度等。CTA 通过增加阵列结构

中的望远镜数量以实现灵敏度的提高，通过设置不同口径望远镜，以覆盖更多的能量范围；

LHAASO 通过复合阵列提高灵敏度并拓宽能量测量范围；Aharonian 等人
[124]

还建议在更

高海拔 (约 5 000 m)建设大口径 IACT阵列以降低阈能，提高有效面积、能量分辨率和角度

分辨率等；除此以外，更多新的技术如 SiPM 的应用、计算机的发展，也将对 VHE γ 探测

器性能提升做出贡献。随着观测技术的进步和新一代观测设备的建设运行，TeV 以上 VHE

γ 射线源将与 X 射线、GeV γ 射线源一样，在不久的将来迈入“千源时代”，如图 12所示，

VHE γ 天文的观测将为多波段、多信使天文学的发展贡献“高能”力量。

图 12 不同波长辐射源的数目随时间和不同探测器设备的演化
[123]
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Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope: A Key

Instrument in VHE γ-ray Astronomy Observation

GAO Qi1,2, CHEN Tian-lu1,2, LIU Mao-yuan1,2, Ma Shuai-kang1,2, Xiao Di-xuan1,2

(1. Key Laboratory of Cosmic Rays, Ministory of Education, Tibet University, Lhasa 850000, China;

2. Department of Physics, Tibet University, Lhasa 850000, China)

Abstract: Very high energy(VHE) γ-ray are considered as the best “messengers” to study

the extreme Universe and its physical processes because their production mechanisms are

closely related to the particles interaction and the transmission process are not influenced by
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the star magnetic field. The window of VHE γ-ray was opened only in 1989 by the Whipple

collaboration, reporting the observation of TeV γ-ray from the Crab nebula. After a slow

start, this new field of research is now rapidly expanding with the discovery of more than

200 VHE γ-ray emitting sources.

Due to the limitation of effective area, space experiments can only detect γ-ray with en-

ergy below TeV directly, the higher energy γ-ray can only be detected indirectly by ground

experiments. Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope (IACT) array is one of the key

detection technology of ground-based VHE γ-ray astronomical observation and widely used

in the existing and planned γ-ray ground exploration because of the most sensitive view of

the very high energy γ-ray sky (50 GeV ― 20 TeV), excellent γ/p discrimination ability,

coupled with relatively good angular and spectral resolution, to some extent the achieve-

ment of ground-based VHE γ-ray astronomical observation results are closely related to the

developments of IACT.

The potential of atmospheric Cherenkov telescopes for γ-ray astronomy was first ex-

plored by Jelley and Galbraith in the 1950s, the key technology image of the Cherenkov

emission from air showers and stereo observation technology made important breakthroughs

in the late 1980s and 1990s, and gradually developed and matured at the beginning of this

century. We summarized and prospected the developments and evolutions of atmospheric

Cherenkov telescope, introduced the status of VHE γ-ray detection, the principle of atmo-

spheric Cherenkov telescope, the development, evolution and key breakthroughs of the three

generation Cherenkov telescope technology, the main IACT arrays in working and some of

their work highlights, compared the advantages of different ground-based detection devices.

Finally, the development of the next generation IACT technology is briefly prospected.

Key words: very high energy(VHE) γ-ray astronomy; Imaging Atmospheric Cherenkov

Telescope (IACT); γ/p discrimination; stereo observation
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