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概 要

宇宙線は宇宙を飛び交う高エネルギーの放射線であり、未だその起源は解明されていない。宇宙線のエネル
ギースペクトルは 1015.5 eV付近に“knee”と呼ばれる折れ曲がり構造があることがわかっている。この折
れ曲がり構造は銀河系内にある超新星残骸での加速限界のためだと考えられている。加速限界エネルギー
は宇宙線核種の原子番号に比例するため、“knee”を境に軽い原子核から重い原子核へ遷移することが推測
される。
そこで、“knee”領域宇宙線の精密測定を行うため TALE infill 実験を開始する。TALE infill 実験とは、
アメリカ・ユタ州にある Telescope Array Low-energy Extension(TALE) 実験を低エネルギーの PeV領域
まで拡張した実験である。 TALE infill 実験を開始するにあたり、2022年の 11月に地表検出器 (Surface

Detector, SD)50 台を設置した。それらは 0.5 km2 の面積に 100m 間隔で配置されている。本研究では、
TALE infill SD と大気蛍光望遠鏡 (Fluoresence Detector, FD)10基を用いたハイブリッド検出器の性能を
評価した。
ハイブリッド解析では決定精度が良いイベントを取り出すためのイベントセレクションが行われる。決
定精度を良くするためには検出器から得られる情報を多くする必要があるため、検出された信号が大きい、
検出された時間が長いなどの特徴を持つイベントが選択される。そのため、空気シャワーが地表付近で発
達したイベントを選択する傾向にある。宇宙線の到来方向と核種が同じ場合、エネルギーが低くなるにつ
れ空気シャワーが発達する高度は高くなるため、PeV領域ほどの低エネルギーでは上空で発達するイベン
トが支配的である。そのような宇宙線を対象としている TALE infill ハイブリット解析に、TALE ハイブ
リッド解析と同じセレクション条件を適用すると解析結果に大きなバイアスがかかる。
そこで、本研究ではイベントセレクション条件の最適化を行った。その結果、空気シャワーの最大発達
深さであるXmaxのバイアスは最大で 27.0 g/cm2減少した。また、TALE infill ハイブリッド検出器によっ
て 1015.4 eVまで低エネルギー側に拡張することに成功した。これにより、TALE infill ハイブリッド検出
器は knee 領域において世界初の SD と FD を用いたハイブリッド検出器となった。また、TA 実験グルー
プで 5桁のエネルギー領域を観測可能とした。
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第1章 宇宙線

1.1 宇宙線の発見
1912年に V. F. Hess らは地球の高度と放射線の強さとの関係を調べるために気球を使った実験を行っ
た。気球に乗り放射線を観測すると、高度が高くなるほど放射線強度が増すことを発見した [1]。この発見
により Hess らは放射線が宇宙から到来していること、つまり宇宙線の存在を初めて示した。この 1912年
の宇宙線発見以来、宇宙線を観測しようと多くの直接観測、間接観測実験が行われてきた。現在これらの観
測結果から、109 eV から 1020 eV を越える範囲での宇宙線のエネルギースペクトルが測定されている。図
1.1に示すように、宇宙線の微分フラックスはエネルギーが増加するにつれて、およそ E−3 に比例して急
激に減少することがわかっている。

図 1.1: 1次宇宙線のエネルギースペクトル [2]。エネルギーが 1桁上がると、宇宙線の微分フラックスはおよそ 3桁
減少。
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1.2 宇宙線のエネルギースペクトル
現在、宇宙線のエネルギーが 1015.0 eV以上のエネルギー領域ではエネルギースペクトルに複数の折れ曲
がり構造が存在していることが知られている。図 1.2にさまざまな実験結果のエネルギースペクトルを示
す。この図にあるように、1015.5 eV、1017.5 eV、1018.5 eV、1019.5 eVに折れ曲がりがあり [3]、それぞれ
“ knee ”, “ 2nd knee ”, “ ankle ”, “ cut off ”と呼ばれている。

図 1.2: 様々な実験によって求められた宇宙線のエネルギースペクトル [4]。折れ曲がり構造を分かりやすくするため、
縦軸を E2.6 倍している。

これらの折れ曲がり構造を説明するため、有力な仮説がいくつか考えられている。まず、knee 構造につ
いて２つの仮説が存在する。1つ目は、超新星残骸での加速限界によって折れ曲がりが発生するという仮説
である。２つ目は、ある領域から宇宙線が漏れ出すことで折れ曲がりが発生するという仮説である。ある領
域とは伝播領域すなわち銀河、銀河ハロー、宇宙線の加速領域の３つが考えられている。
次に ankle 構造について 2つの有力な仮説が存在する。1つ目は、knee と同様に銀河磁場による宇宙線
の閉じ込めが困難になり、銀河系内起源の宇宙線が系外へと逃げ出していき、代わりに銀河系外起源の宇
宙線が到来し支配的になっているという仮説である。この場合エネルギー 1018.5 eVを境に主要な宇宙線起
源が系内から系外へと遷移するため、化学組成が銀河系内で作られた重い原子核から銀河系外で作られた
軽い原子核へと変化することが期待される。2つ目は、宇宙線のエネルギーが 1018 eVから 1019 eV程度を
超えると、宇宙線陽子と宇宙背景放射との相互作用で電子対生成 (式 1.1)が発生し、エネルギー損失する
ため宇宙線フラックスが減少するという仮説である [5]。

p+ γCMB → p+ e+ + e− (1.1)

この仮説の場合、 ankle 領域の宇宙線の化学組成は純粋に陽子で、1018.5 eV前後で化学組成の変化は起こ
らない。
最後に cut off について 2つの仮説が存在する。1つ目は、天体による加速限界であるという仮説であ
る。2つ目はエネルギーが 1020 eVを超える宇宙線陽子は宇宙背景放射と相互作用 (式 1.2)しエネルギー
を失うという仮説である。これは“GZK カットオフ（Greisen Zatsepin Kuzmin cutoff）”と呼ばれ、 K.
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Greisen [6]と G. T. Zatsepin と V. A. Kuzmin [7] らによって予測された。宇宙線のエネルギーが約（4～
6）× 1019 eVより高くなると式 1.2の反応が起こり、宇宙線の頻度は急激に減少すると考えられている。

p+ γCMB → p+ π0, n+ π− (1.2)

一方、この最高エネルギーの端の cut off が宇宙線の加速エネルギー限界であるという考察もある。この
場合、宇宙線の化学組成は 1019 eV付近から cut off 向かって陽子よりも重い原子核が支配的になっていく
ことが予想される [8]。

1.2.1 銀河系内の宇宙線と銀河系外の宇宙線
knee とは図 1.2の 1つ目の折れ曲がり構造を指す。観測結果より、1015.5 eVを境に軽い原子核から重い
原子核へと変化していることがわかっている (図 1.3)。このような折れ曲がり構造は銀河系内の超新星残
骸での加速限界によって出来ていると考えられている。
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図 1.3: 質量組成の分布。knee を中心に観測している CASA-MIA [9], Chacaltaya [10], EAS-TOPMACRO [11],
EAS-TOP(em) [12], HEGRA(CT) [13], SPASE-AMANDA [14], SPASE Vulcan [15], Mt Lian Wang [16]
（紫色）, チェレンコフ光を観測している CACTI [17], BALANCA [18], DICE [19], Tunka-25 [20], HEGRA
AIROBICC [21]（オレンジ色）, 直接観測している JACEE [22], RUNJOB [23]（黒色）, KASCADE(em)
QGSJET [24], KASCADE (em) SIBYLL [24], KASCADE(hm) [25], KASCADE(nn) [26]（水色）, 超高エ
ネルギ－領域を観測している Haverah Park [27], Fly’s Eye [28], Yakutsk [29], HiResMIA [30], HiRes [31],
Auger [32]（緑色), TALE hybrid の観測結果（ピンク色）を示している。

加速限界エネルギーは天体の大きさと磁場と比例関係にあり、以下のような式で表される [33]。

Emax ∼ β · Z ·R ·B (1.3)

β ：光速を単位とした衝撃波の速度

Z ：加速される原子核の原子番号

R ：原子核が加速される領域の半径

B ：加速天体の磁場の強さ

これより、加速天体における加速限界エネルギーは原子番号に比例するといえる。そのため、図 1.3のよ
うに高エネルギーになるにつれ軽い原子核から重い原子核へと変化すると考えられている。
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また、式 1.3の関係を図示したのが Hillas diagram である (図 1.4)。図中の加速天体の中でも銀河系内
にあるのは中性子星（ピンク）と超新星（茶色）のみである。しかし、∼ 106 Gより強磁場の中性子星は銀
河系外にあるため、銀河系内における宇宙線の加速天体は超新星であるといえる。

図 1.4: Hillas Diagram [33]。横軸は原子核が加速される領域の半径、縦軸は加速天体の磁場の強さである。線は陽子
（赤）と鉄（青）がエネルギー 1020 eVへ加速可能なBとRの積を示す。実線は β = 1.0 · c、破線は β = 0.01 · c
と仮定した場合の B と Rの積を示す。つまり、直線より右上にある天体は各原子核、各 βsh を仮定した場合
1020 eVまで加速出来る可能性を示す。

以上のことから、銀河系内の陽子は knee 領域で超新星残骸での加速限界を迎え、その 26倍あたりのエ
ネルギーで銀河系内の鉄原子核は加速限界を迎えると予想される。
図 1.3のような質量組成の変化が見られると、超新星残骸での加速限界によって軽い原子核から重い原子
核へと変化する証拠になると考えられており、knee 領域が注目されている。しかし、未だに宇宙線を PeV

以上に加速している銀河系最強の天体「ペバトロン」は発見されていない。そんな中、Tibet 実験 (1.3.7)に
よって 1PeVもの高エネルギーのガンマ線が観測された [34]。それらのガンマ線の到来方向と既存の TeV

ガンマ線源の位置を比較した結果、それらのガンマ線は既知のガンマ線放射天体の方向からではなく銀河
系のディスク方向に広がっていることわかった (図 1.5)。これはペバトロンが過去または現在に存在する
という決定的な証拠であり、さらに knee 領域への注目が集まった。

図 1.5: 赤道座標における 398 < E < 1000TeVのガンマ線の到来方向分布 [34]。青の丸は Tibet AS + MD で観測
されたガンマ線 like なイベントの到来方向を示す。丸の大きさは観測されたイベントのエネルギーに比例し
ている。赤の十字は TeV ガンマ線カタログ [35]に掲載されている既存の TeV ガンマ線源の位置を示す。黒
の実線は銀河面、影は Tibet AS + MD の視野外を示す。
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鉄原子核が加速限界を迎えるエネルギーあたりに 2つ目の折れ曲がりである 2nd knee 構造がある (図
1.2)。この構造を解明することは宇宙線物理学という研究分野の中で、非常に興味深い謎の一つとされてい
る。観測の結果によると、1015.5 eV付近の knee から 1016.5 eV付近まではエネルギーが増加すると宇宙線
の主成分が重い原子核へと遷移していることがいえる（図 1.3)。これは加速領域または閉じ込め領域から
の漏れ出しによるものであると考えられている。電荷の小さな原子核ほど銀河系内で閉じ込られず十分に
加速される前に銀河系外へ出て行ってしまう。一方、電荷が大きな原子核は加速領域に長い間いることが
可能なので、高エネルギーにおいては重い原子核の方が多く占める。knee よりも 26倍高エネルギーである
∼ 1017 eV付近では宇宙線の主成分が鉄となり、折れ曲がり “iron knee”が観測されるはずである。
それより高エネルギーの宇宙線は銀河系外から到来する陽子が主成分だと考えられている。重い原子核
になるにつれ相互作用断面積が大きくなるので、起源から地球に到来するまで磁場による散乱を起こしや
すい。そのため、同じエネルギーの陽子と鉄を考えると、陽子の方が鉄より 26分の 1倍散乱されずエネル
ギーを失いにくいので陽子の方が低エネルギーで遠くから地球に到来することができる。人混みで例える
と、ガリガリの陽子はストレスなくまっすぐ進めるのに対して、太っている鉄は人を避けるというストレ
スを感じながら進むので鉄は同じ距離を進むのに時間がかかる上にどっと疲れるようなものである。
よって、宇宙線の主成分が重い原子核から軽い原子核に遷移するところで銀河系内から銀河系外へ遷移
していると考えている。このような Xmax とその分布幅のエネルギーに依存した変化が見つかれば宇宙線
が銀河系内から系外へと遷移した証拠になると考えられており、2nd knee 領域が注目されている。

1.3 空気シャワーと宇宙線観測
宇宙線のフラックスはほぼE−3で減少するので、エネルギーが高くなるほど到来頻度が急激に減少する。

1014 eV以下の宇宙線はフラックスが大きく到来頻度が高いため、検出面積が小さくても観測可能である。
しかし、エネルギーが低いため大気中を通過して地上で観測することはほぼ不可能である。そのため、人工
衛星などに搭載された観測装置で直接観測をしている。一方で、1014 eV以上の宇宙線は到来方向を求める
ためには直接観測が最適だが、このエネルギーの宇宙線を観測できるほど大きな検出面積を持った観測装
置を打ち上げるのは非常に困難である。幸運なことに地球には大気が存在しているため、このエネルギー
以上の宇宙線は 1次宇宙線が大気中で空気シャワー 1.3.1を生成する。我々は広大な検出器面積を持つ検出
器で空気シャワーを観測することで宇宙線を間接的に測定する。

1.3.1 空気シャワー現象
この現象は 1938年にフランスの物理学者 P.Auger によって空気シャワー現象が発見された [36]。宇宙
線が大気中の窒素や酸素の原子核と衝突すると、2次粒子が生成される。その 2次粒子がさらに大気中の原
子核と相互作用し粒子を生成する。これが繰り返されカスケード現象が起こる。カスケード現象は大気中
の原子核と相互作用する粒子の種類によって 2つに分けられる。1つは陽子や鉄などのハドロンが大気中の
原子核と相互作用して発生する核カスケードである。もう 1つはガンマ線が大気中の原子核と相互作用し
て発生する電磁カスケードである。
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図 1.6: カスケード現象の模式図 [37]。

核カスケード現象

陽子や鉄などのハドロンが大気中の原子核と相互作用してハドロンである π や Kの 2次粒子を生成し、
それらもまた大気中の原子核と相互作用し粒子を生成することを繰り返す現象を指す。最終的に πとなる。
π0 の寿命は 8.4× 10−17 sで、2個のガンマ線に崩壊しガンマ線によって電磁カスケード現象が起こる。一
方、π± の寿命は 2.6× 10−8 sと π0 より長く、以下のように崩壊する。

π+ → µ+ + νµ (1.4)

π− → µ− + νµ (1.5)

µ± の寿命はさらに 2桁長く 2.2× 10−6 sで、以下のように崩壊する。

µ+ → e+ + νµ + νe (1.6)

µ− → e− + νµ + νe (1.7)

大気の厚みは核相互作用の平均自由行程の約 10倍であるため、相互作用を繰り返すことで最終的に大量の
粒子が生成される。

電磁カスケード現象

高エネルギーのガンマ線は電子対生成によって電子と陽電子を生成し、それらが制動放射によってガンマ
線を生成する。これらが繰り返し起こる現象を電磁カスケード現象という。制動放射によってエネルギー
が最初のエネルギーの 1/eになると次の制動放射が起こる。その距離 X0 は以下計算で求められる。

1

X0
=

4Z2r2eNA

137A
ln

(
183Z− 1

3 +
1

18

)
(1.8)

よって、制動放射による単位厚さあたりのエネルギー損失− dE
dX brems

は放射長X0を用いて以下の計算で求
められる。

−
(
dE

dX

)
breams

≈ E

X0
(1.9)
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電子対生成の相互作用長Xpair は以下の計算で求められる。

1

Xpair
=

7

9

4Z2r2eNA

137A
ln

(
183Z− 1

3 +
1

18

)
=

7

9

1

X0

(1.10)

これより、制動放射と電子対生成の相互作用超は同程度であることが言える。電子対生成と制動放射を繰
り返すほど、1粒子あたりのエネルギーは減少するので、電子成分は大気中の電離損失が支配的になる。電
子のエネルギーが臨界エネルギー Ecより小さくなると、制動放射より電離損失の方が支配的になり粒子が
生成されなくなる。空気中では、Ec ≈85MeVである [38]。

1.3.2 空気シャワーの縦方向発達
上空からある地点までは生成される粒子数が増加し続け、ある地点から生成される粒子数が減少する。こ
のような空気シャワーの粒子数の増減を縦方向発達という。エネルギー E0のガンマ線が大気に入射した際
に生じる空気シャワーの縦方向発達、つまり電子・陽電子数Ne の変化は以下の近似式で表される。

Ne ∼
0.31
√
y

exp

[
t

(
1− 3

2
ln s

)]
(1.11)

y = ln

(
E0

Ec

)
(1.12)

s =
3t

t+ 2y
(1.13)

t ：空気シャワーが通過した大気厚さ（単位は大気中の放射長 38 g/cm2）

s ：空気シャワーの発達を表すエイジパラメーター

s=1の時、電子・陽電子数 Ne が最大となる [39]。
宇宙線陽子が生成する空気シャワーについては、 T. K. Gaisser と A. M. Hillas が提案した以下の式で
よく近似できることがわかっている。

N(X) = Nmax

(
X −X0

Xmax −X0

)Xmax−X0
λ

exp

(
Xmax −X

λ

)
(1.14)

Nmax ：最大発達時の総荷電粒子数

Xmax ：最大発達深さ

X0 ：1次宇宙線が最初に相互作用した大気深さ

λ ：縦方向発達の減衰長

ここでは λ = 70 g/cm2 としている。Nmax は 1 次宇宙線のエネルギー E0 に依存しており、Nmax ∼2

×E0 × 10−9の関係がある。また、1次宇宙線が重い原子核であるほど原子核との相互作用断面積が大きく
なりX0が小さくなる。従って、Xmaxも小さくなる。これより、Xmaxを測定することで宇宙線の質量組成
を知ることが可能である。エネルギー 1015 eV ∼ 1020 eVの宇宙線の ⟨Xmax⟩を測定結果より、エネルギー
が変化すると質量組成も変化していることがわかる (図 1.7)。
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図 1.7: ⟨Xmax⟩の測定結果 [8]。non-imaging チェレンコフ検出器で観測している Tunka [40, 41], Yakutsk [42, 43],
CASA-BLANCA [44], 大気蛍光望遠鏡で観測している HiRes/MIA [45], HiRes [46], Auger [47], TA [48], ハ
ドロン相互作用モデル [49, 50, 51]を用いた質量組成シミュレーション結果 [52]を示す。

1.2.1で述べたように、宇宙線の起源が銀河内から銀河系外へ遷移していると考えられている 2nd knee 領
域における ⟨Xmax⟩の測定結果は図 1.7のようになっている。これより、遷移領域ではXmaxがエネルギー
と共に急激に変化し、さらにその分布が鉄成分と陽子成分の両方を含むため、非常に広くなってることが
わかる。
このように、Xmax を観測することで質量組成の変化を間接的に見ることが可能である。

1.3.3 空気シャワーからの光の放出
空気シャワーが大気中を通過する際、大気蛍光とチェレンコフ光の 2種類の光が生成される。
空気シャワーによる大気蛍光は主に、大気中の窒素分子がカスケード現象によって生成された電子・陽電
子からエネルギーを得ることで励起し、元の状態に戻る (脱励起)際に差分のエネルギーを光として放射さ
れる。FD は主に大気蛍光を観測する。大気蛍光の波長は約 290 ∼ 430 nmで、いくつかの輝線を持つ [53]。
複数の実験によって大気蛍光の発光効率と相対強度が測定されている (図 1.8)。本論文では、FLASH のス
ペクトル [54]と Kakimoto absolute fluoresence yield [55]を使用する。空気シャワー粒子によって放射さ
れる大気蛍光の光子数は電離エネルギー損失量 dEdep/dX に比例する。

dNFl
γ

dX
(X) = yFlγ (h)× dEdep

dX
(1.15)

yFlγ ：標高 hにおける大気蛍光量

電離損失率の平均値 αeff はよく知られており (図 1.9)、シャワーエイジ sの関数として表される。

αeff(s) =
c1

(c2 + s)c3
+ c4 + c5 · s (1.16)

ここで、c1 = 3.90883MeV/g · cm2, c2 = 1.05301, c3 = 9.91717, c4 = 2.41715MeV/g · cm2, c5 = 0.13180MeV/g · cm2

である [56]。
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図 1.8: 約 300 nm ∼ 430 nm 間の大気蛍光の相対強度 [53]。赤は AURFLY [57] における相対強度を示す。大気蛍
光量の総和は観測方法によって少し異なる。AIRFLY [57] の結果と比較すると、Ulrich らの結果は-1.66%、
Nagano ら [58]の結果は +2.08%、FLASH [54]を用いると -1.7%異なる。

図 1.9: CORSIKA シミュレーションによって得られた電離損失率の平均 αeff を示す [56]。その際、天頂角 0◦、エネ
ルギー 1017, 1018, 1019 eVの陽子と鉄由来のシャワーを生成した。 式 1.16でフィットしている。

チェレンコフ光は荷電粒子が媒質中を光速 c/n (c：真空中の光速度、n：媒質の屈折率)よりも速い速度
υで通過した際に放射される [59]。大気蛍光は等方ランダムな方向に放射されるのに対し、チェレンコフ光
は粒子の軌跡から角度 θ方向に放射される。θは以下のように定義される。

θ = cos−1
( c

nυ

)
(1.17)

1気圧における空気中の屈折率は n ∼ 1.00029なので、θ ∼ 1.4◦となる。電子がチェレンコフ光を放出す
るエネルギーしきい値は 21MeVである。全エネルギー E、電荷 Z の荷電粒子が高さ hにおいて、λ1 ∼ λ2
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の波長領域で生成するチェレンコフ光子数は以下の式で与えられる。

yCh
γ(E,h) :=

dNCh

dX
(E, h) =

2παZ2

ρ(h)

∫ λ1

λ2

(
1− 1

n(h)2β2

)
dλ

λ2

≈ 2παZ2

ρ(h)

∫ λ1

λ2

(
2δ − m2c4

E2

)
dλ

λ2

(1.18)

α :微細構造定数

β =υ/c

ρ ：高さ hにおける大気密度

n ：高さ hにおける屈折率

δ = n(h)− 1 [56]

全チェレンコフ光子数は以下で表される。
dNγ

dXdθ
(X, θ, h) = Aγ(X, θ, h)N(X)×

∫ ∞

lnEthr

yCh
γ (E, h)fe(X,E)d lnE (1.19)

Aγ(X, θ, h) ：生成されたチェレンコフ光子の角度分布

N(X) ：深さX における荷電粒子数

Ethr ：電子がチェレンコフ光を放射するエネルギーしきい値

fe ：深さX における規格化された電子の微分スペクトル

深さX における規格化された電子の微分エネルギースペクトル fe は以下の式で表される。

fe(X,E) =
1

Ne

dNe

d lnE
(X,E) (1.20)

生成されたチェレンコフ光子の角度分布 Aγ(X, θ, h)及び規格化された電子の微分エネルギースペクトル
fe(E, s)はシャワーエイジの関数としてよく表される。

Aγ(X, θ, h) = as(s)
1

θc(h)
eθ/θc(h) + bs(s)

1

θcc(h)
eθ/θcc(h)

as(s) = a0 + a1 · s+ a2 · s2

bs(s) = b0 + b1 · s+ b2 · s2

θc(h) = α · E−β
thr [MeV]

γ = ά+ β́

θcc(h) = γ · θc(h)

(1.21)

(a0, a1, a2) = (4.2489× 10－ 1, 5.8371× 10－ 1,－ 8.2373× 10－ 2)

(b0, b1, b2) = (5.5108× 10－ 2,−9.5587× 10－ 2, 5.6952× 10－ 2)

(α, β) = (0.62694, 0.60590)

(ά, β́) = (10.509,−4.9644)
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fe(E, s) = a0 ·
E

(E + a1)(E + a2)s

a0 = k0 · exp (k1 · s+ k2 · s2)

a1 = 6.42522－ 1.53183 · s

a2 = 168.168− 42.1368 · s

k0 = 1.42049× 10−1

k1 = 6.18075

k2 = −6.05484× 10−1

(1.22)

式 1.21と CORSIKA を用いて求めたチェレンコフ光子の角度分布を比較した (図 1.10)。また、式 1.22

と CORSIKA を用いて求めた電子のエネルギースペクトルも比較した (図 1.11)。

図 1.10: CORSIKA で生成した 1シャワーによって生成されたチェレンコフ光子のシャワー軸に対する角度分布 [56]。
s=0.8, 1.0, 1.2 それぞれに対してシミュレートした。MC 計算は式 1.21と比較される。

図 1.11: 式 1.22と CORSIKA で 1019 eVの陽子を生成し求めた電子のエネルギースペクトルの比較 [56]。
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1.3.4 空気シャワーの横方向分布
空気シャワー軸と垂直な方向の粒子数密度の違いを横方向分布という。縦方向発達ときて横方向発達で
はないことに注意する。勢いで横方向発達と口を滑らせると瞬く間に教授の餌食となる。空気シャワーの
横方向分布は電磁カスケードの場合大気中での電子成分の多重クーロン散乱が起こるため、ハドロン由来
の宇宙線よりガンマ線由来の宇宙線の方がシャワー軸に垂直な方向へ広がった分布になる。電磁カスケー
ドの横方向分布は解析的に求められており [60]、西村純、鎌田甲一によって導かれ、 Greisen によって修
正された NKG(Nishimura-Kamata-Greisen, NKG)関数が一般的に使われる [39]。空気シャワーの中心か
らの距離 Rにおける電子数密度 ρe(R)は以下の計算で求められる。

ρe(R) = C
Ne

R2
M

(
R

RM

)s−2.0(
1 +

R

RM

)s−4.5

(1.23)

Ne ：総荷電粒子数

C ：規格化定数

s ：エイジパラメーター

RM ：モリエールユニット (∼ 9.3 g/cm2)

ガンマ線由来の空気シャワーは電磁カスケードのみで単純であるのに対して、ハドロン由来の空気シャワー
は核カスケードと電磁カスケードが混ざり複雑である。後者の空気シャワー軸付近は核カスケードが発達
する過程で次々に生成される π0の崩壊由来の電磁カスケードが主成分で、シャワー軸から離れた位置では
核カスケードの初期段階で生成された π0崩壊由来の電磁カスケードが主成分になる。これを考慮した横方
向分布の式が J. Linsley によって与えられている [61]。シャワーの中心からの距離 Rにおける電子数密度
ρe(R)は以下の式で表される。

ρe(R) ∝
(
R

RM

)α(
1 +

R

RM

)−(η−α)

(1.24)

AGASA(Akeno Giant Air Shower Array)グループの実験から、電子成分の横方向分布が 1 kmより遠くで
減衰していることがわかったため、以下のように改良した。

ρe(R) = C
Ne

R2
M

(
R

RM

)α(
1 +

R

RM

)−(η−α)
(
1.0 +

(
R

1 km

)2
)−δ

(1.25)

1.3.5 空気シャワー粒子の到来時間の遅れ
シャワー軸に垂直な方向の断面図は厚みを持ったお椀のようになっている。そのため宇宙線が大気圏に
対して垂直に入射した場合、シャワー軸から離れるほど荷電粒子は遅れて地表に到達する。シャワー軸と
垂直な shower plane に対する粒子の到来時間の遅れの平均 ⟨σt⟩は Linsley によって実験的に求められてお
り、次の式で求められる [62]。

⟨σt⟩ = σt0

(
1 +

R

Rt

)b

(1.26)

R ：シャワー中心からの距離

σt0 = 1.6 ns

Rt =30m

b =(2.08± 0.08)− (0.40± 0.06) sec θ + (0± 0.06) log(E/1017 eV)
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上記の関数に AGASA グループが改良し [63], [64]、シャアワー軸からの距離 Rと粒子数密度 ρ [m−2]を
用いて以下の式で表した。

TD(ρ,R) = 2.6

(
1 +

R

3000 cm

)1.5

ρ−0.5 × 10−9 [sec] (1.27)

TS(ρ,R) = 2.6

(
1 +

R

3000 cm

)1.5

ρ−0.3 × 10−9 [sec] (1.28)

TD ：シャワー平面に対するシャワー粒子の遅れの平均時間

TS ：TD の標準偏差

1.3.6 空気シャワーの観測方法
現在、空気シャワー観測によく用いられるのは地表まで届いた荷電粒子を観測する方法と、大気中で生成
された大気蛍光を観測する方法の 2つである。

地表検出器を用いた観測方法

宇宙線が大気中でカスケード現象を起こし大量の荷電粒子を生成する。中には地表まで到達するものもあ
り、それらを地表検出器を用いて観測する。地表検出器は主にシンチレーション検出器と水チェレンコフ検
出器がある。また、多くの荷電粒子を観測するために標高が高い土地に検出器を設置する。反対に、ミュー
オン成分のみを観測する場合は検出器を地下に埋めたりコンクリートや鉛などでシールドする。そうする
ことで、寿命が長いミューオンのみ検出することが可能となる。
地表検出器を用いた 1次宇宙線の到来方向は以下の方法で求められる。シャワー平面は図 1.12のように
厚みと曲率を持って地表に到来する。各検出器の到来時間の差から幾何学的に空気シャワーの到来方向を
求める。また、各検出器で検出された粒子密度から粒子数横方向分布と全粒子数を推定することで 1次宇
宙線のエネルギーを求める。粒子数横方向分布からエネルギーを求めるためには、事前にモンテカルロシ
ミュレーションを用いてエネルギーと横方向分布の関係を調べておく必要がある。その際、大気中でハド
ロンがどのように相互作用するかというモデルを選択する必要がある。使用するハドロン相互作用モデル
によって結果が異なるので、地表検出器を用いて求めたエネルギーはハドロン相互作用モデルに依存して
しまう。また、シミュレーションで再現する個々の空気シャワー発達の違いによる揺らぎも影響する。

図 1.12: 地表付近の空気シャワー断面の概要図。空気シャワーのフロントはある程度厚みがあり、曲率を持っている。
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大気蛍光望遠鏡による観測方法

1.3.3で述べた大気蛍光とチェレンコフ光を用いた手法である。集光鏡を用いて光を集め、その焦点に光
電子増倍管 (Photo-Multiplier Tube, PMT)のような光センサーを並べて空気シャワーを観測する [65]。大
気蛍光の放射方向は等方的であるため、1次宇宙線の到来方向によらず観測することが可能である。また、
縦方向発達を直接観測しているのでエネルギーの決定の系統誤差が小さいことが利点である。

1.3.7 最近の宇宙線測定の結果
以下は 2nd knee と knee 領域付近を観測した、あるいは観測している実験である。

KASCADE-Grande 実験

KASCADE(Karlsruhe Shower Core and Array DEtector)-Grande実験は、ドイツのカールスルーエ工
科大学に展開された空気シャワーアレイ実験である。大きさ 10m2のシンチレーション検出器が 37台ある。
それらを 700m × 700mの領域に 137m間隔で並べている。KASCADE アレイは大きさ 3.2m2 のシンチ
レーション検出器 252台を 200m× 200m領域に並べている。また、20m× 16m× 4mのハドロンカロリ
メーター 1台、128m2 のミューオントラッキング検出器 1台で構成されている（図 1.13）。KASCADE-

Grande 実験は 1996年から 2009年まで 1016 eV ∼ 1018 eVのエネルギー領域の宇宙線を観測していた [66]。
図 1.15において、黒の三角とグレーの四角は KASCADE-Grande で測定された全粒子のスペクトルを表
す。彼らは、スペクトルインデックスはエネルギー log10(E/eV ) = 16.92 ± 0.10で γ1 = −2.95 ± 0.05か
ら γ2 = −3.24 ± 0.08に変化すると報告している。彼らは軽い原子核と重い原子核のスペクトルも報告し
ている (図 1.15)。この測定は Grand ステーションによって測定された荷電粒子の総和と、タイプ I型の
KASCADE ステーションの測定から得られた空気シャワー中のミューオンの総和の比から粒子の種類を推
定している。空気シャワー中のミューオン数は 1次粒子の質量数に比例することを利用して、電子数が多
い（軽い）グループと電子数が少ない（重い）グループに分類している。軽い粒子のグループのスペクトル
インデックスはエネルギー log10(E/eV ) = 16.92± 0.04で−2.76± 0.02から−3.24± 0.05に、重い粒子の
グループは log10(E/eV ) = 17.08± 0.08で −3.25± 0.05から −2.79± 0.08に変化している。

図 1.13: KASCADE アレイと KASCADE-Grande アレイの配置図 [66]。
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(a) KASCADE ステーションの概要図。タイプ I のステーションは図 1.13 の斜線部分の 9 箇所に設置されている。タイプ II のス
テーションは KASCADE アレイ中央（図 1.13 の白四角）4 箇所に設置されている。

(b) Grand ステーションのレイアウト。左：ステーションの中。右：16 個のシンチレーターと PMT。

図 1.14: KASCADE と KASCADE-Grande ステーションの概略図。

図 1.15: KASCADE-Grande で測定された宇宙線のエネルギースペクトル。黒の三角とグレーの四角は全粒子のスペ
クトルを表す。丸は重い粒子のスペクトル、青の領域はその系統誤差を表す。下三角は軽い粒子のスペクト
ル、赤の領域はその系統誤差を表す [67]。
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Yakutsk 実験

Yakutsk 実験はロシア北東部の Yakutsk で行われており、1015 eVより高エネルギ－領域の宇宙線を観
測していた。8.2 km2 の領域に大きさ 2m2 のシンチレーション検出器が 58台、チェレンコフ検出器が 48

台設置されている。地下には 20m2 ミューオン検出器が 6台ある。これらの検出器を用いて、宇宙線のエ
ネルギースペクトルと質量組成のエネルギー依存を測定した (図 1.19)。

図 1.16: 左:Yakutsk アレイの検出器の配置図。白丸は荷電粒子検出器、塗り潰した丸と三角はチェレンコフ検出器、
四角はミューオン検出器を表す。右： チェレンコフ検出器の写真 [68]。

図 1.17: Yakutsk の結果。左：宇宙線のエネルギースペクトル。右：宇宙線の質量組成のエネルギー依存。Xmax の
値から ⟨lnA⟩を推定するのに用いたハドロン相互作用モデルは QGSJETII-03 [69]である。

Tunka 実験

Tunka 実験はロシアの南東部にあるバイカル湖近くで行われており、エネルギー 1015 eV ∼ 1018 eVの領
域を観測していた。チェレンコフ検出器 175台設置されている。検出器は六角形の頂点の 6箇所と中心に 1

台 (7台)を 1クラスタとし、25個のクラスタがある。そのクラスタ内の各検出器の距離は 85mで、19個のク
ラスタが密に設置されており、その他の 6個のクラスタは密の領域を囲むように設置されている (図 1.18)。
これらの検出器を用いて、宇宙線のエネルギースペクトルと質量組成のエネルギー依存を測定した [70, 71]。
彼らは、スペクトルインデックスは 3× 1017 eVで変化していると報告した。この値は KASCADE-Grande

と Yakutsk の結果より少し高エネルギーである。
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図 1.18: Tunka アレイのレイアウト [70]。

図 1.19: Tunka の結果。左：宇宙線のエネルギースペクトル。右：宇宙線の質量組成のエネルギー依存。Yakutsk が
QGSJETII-03 を使用したのに対し、Tunka は QGSJETII-04 [72]を用いて Xmax の値から ⟨lnA⟩を推定し
た。

IceCune Neutrino Observatory の IceTop

南極のニュートリノ観測施設である IceCube はアムンゼン・スコット南極観測所の近くで行われてい
る。氷の中に 5160個のデジタル可視光モジュール (DOM)を設置することで、氷でニュートリノを相互作
用させ放出された光を観測している。DOM は垂直の紐に取り付けられ地表から 1, 450m ∼ 2, 450mに埋
められている。海抜 2, 835mの氷上に設置された 162台の IceTop は 81ステーションに配置されている
（図 1.20）。氷で満たされたタンク内で放射されたチェレンコフ光を PMT で観測する。これらを用いて
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300TeV ∼ 1EeVまで [73]の宇宙線のエネルギースペクトルと質量組成のエネルギー依存を測定した (図
1.21)。Yakutsk と Tunka は低エネルギーにおいて、質量組成はエネルギーと共に増加し 1017 eV以上で
は減少し始めると報告してる。それに対し、IceTop は 1017 eV以上でも重い成分が優勢であると示唆して
いる。

図 1.20: IceCube Neutrino 観測所の概要図。氷中にはより低エネルギーのニュートリノを観測するために密に設置さ
れた DeepCore、氷上には宇宙線を観測するために設置された氷シンチレーション検出器 IceTop が設置さ
ている [74]。

図 1.21: IceTop の結果。左：全粒子における宇宙線のエネルギースペクトル。グレーの領域は系統的な不確かさを表
している。右：宇宙線の ⟨lnA⟩の平均値。グレーの領域は系統的な不確かさを表している [75]。

LHAASO 実験

Large High Altitude Air Shower Observatory(LHAASO) 実験は中国南西部の四川省で行われており、
1013 eV ∼ 1015 eVのエネルギー領域のガンマ線を観測している。海抜 4,410mに水チェレンコフ検出器アレ
イ (Water Cherenkov Detector Array, WCDA)、カロリメーターアレイ (Kilometer Square Array, KM2A)、
チェレンコフ光望遠鏡アレイ (Wide Field-of-view Cherenkov Telescope Array, WFCTA)の 3種類の検出器
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アレイが設置されている。WCDAは 3台の水チェレンコフ検出器で構成されており、合計で 78,000m2の面
積を持つ。KM2A は 15mと 30m間隔で設置されたカロリメーター検出器 5,195台から成る。WFCTA は
WCDA に沿うように 18台のチェレンコフ光望遠鏡が 30m間隔で並べられている。また、地下にはミュー
オン検出器が 1,188台設置されている (図 1.22)。これらの検出器を用いて、かにパルサーのガンマ線スペ
クトルを測定した (図 1.23)。これは電子は 1015 eVまで加速されている証拠であるといえる。しかし、こ
の実験において陽子が PeV 領域まで加速されている証拠は見つかっていない。

図 1.22: LHAASO 実験の検出器の配置図 [76]。赤の点は KM2A を示す。内側の 1 km2 に 15m、外側の 0.3 km2 に
は 30m間隔で設置されている。青の丸はミューオン検出器を示す。内側に 30m間隔で設置されている。3
つの水色の四角は WCDA、黒の長方形は WFCTA を示す。

図 1.23: LHAASO 実験で観測されたかにパルサーのガンマ線フラックスとスペクトルのフィッティング結果 [77]。
パネル A には TeV から PeV までのかにパルサーのガンマ線フラックスを EdN/dE としてプロットして
いる。赤の四角と青の四角は KM2A と WCDA で測定されたスペクトルを示す。1.6 ∼ 2.5PeV のガンマ
線イベントは観測されなかったため、90%CL の上限を示している。紫の線は 0.3TeV ∼ 1.6PeV の範囲で
log-parabola(LP) モデルを用いてフィットした結果、黒の線は 10TeV ∼ 1.6PeVの範囲で power-low(PL)
モデルを用いてフィットした結果を示す。その他のプロットは HEGRA [78], H.E.S.S. [79], MAGIC [80, 81],
ARGO-YBJ [82], HAWC [83], Tibet AS γ [84]によって測定されたかにパルサーのガンマ線のスペクトル
を示す。パネル B における紫の領域は LP モデルのフィッティングによって得られたガンマ線フラックスの
べき乗指数を示す。比較のため、より単純な PL モデルのフィッティングによって得られた光子フラックス
の指数 3.12 ± 0.03を示す。エラーバーは 1σ を示す。
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Tibet 実験

Tibet 実験は中国のチベットにあるヤンパーチンで行われており、1013 eV ∼ 1014 eVの宇宙線とガンマ
線を観測している。海抜 4,300mの 65,700m2の面積に 597台のプラスチックシンチレーション検出器 (Air

Shower, AS)が 7.5m間隔で設置されている。また、AS アレイの真下の 3,400m2 の面積にミューオン検
出器 (Muon Detector, MD)が設置されている (図 1.24)。これによって、地表に設置されている AS で観
測された宇宙線のミューオン数を観測する。これらの検出器を用いて、ガンマ線スペクトルを測定した (図
1.25)。この Tibet の論文より、超新星残骸 G106.3+2.7 から放射されるガンマ線は高エネルギーの陽子が
π0 に崩壊して生成されるハドロン起源であることがわかった。つまり、ガンマ線点源に宇宙線が存在する
証拠となった。

図 1.24: 左図：Tibet 実験の検出器の配置図 [85]。白抜きの小さな四角は AS、大きな四角は MD セルを示す。5つ
のグレーのクラスターは 2014年から稼働した MD を示す。右図：MD セルの中の写真。各MDセル は幅
7.2m×高さ 7.2m×深さ 1.5m×の防水コンクリートプールで、直径 20 inch の PMT が 2本設置されてい
る。

図 1.25: Tibet AS γ で測定された超新星残骸 G106.3+2.7 から放射されるガンマ線スペクトル [86]。赤の四角は
Tibet AS + MD によって測定されたガンマ線スペクトルで、赤の矢印は 99% CL の上限を示す。また、
VERITAS [87], Fermi [88], Milagro [89], HAWC [90] の測定結果を示す。紫の領域は 1σ の統計誤差を示
す。黒の実線と緑の破線は Tibet AS + MD、VERITAS、Fermi の結果をハドロンモデル、レプトンモデ
ルでフィットした結果を示す。
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Telescope Array 実験

Telescope Array(TA)実験は北半球で最大の宇宙線観測所である。地表検出器と大気蛍光望遠鏡からなる
ハイブリッド検出器を用いて、2× 1015 eV ∼ 1020 eVの宇宙線を観測している。検出器については 2章で詳
しく説明する。これらの検出器を用いて宇宙線のエネルギースペクトルと ⟨Xmax⟩を測定した（図 1.26）。
図 1.26の左図は、11年分の TA 地表検出器のデータ [91]と 22ヶ月分の TALE 大気蛍光望遠鏡単眼デー
タ [92]から 5桁にもわたるエネルギーの宇宙線のスペクトルである。1015 eV付近の knee、∼ 1016.22 eV付
近の low energy ankle, 1017.04 eVの 2nd knee, 1018.69 eVの ankle, 1019.81 eVの suppression 構造が存在
することがわかる。図 1.26の右図の黒い点は TA ハイブリッド検出器で測定した ⟨Xmax⟩を表す。これよ
り、1018.2 eV以上のエネルギーでは ⟨Xmax⟩が増加していることから軽い原子核が支配的だといえる。

図 1.26: TA の結果。左：赤の点は TALE の大気蛍光望遠鏡単眼で、青の点は TA の地表検出器で求めたエネルギース
ペクトルを示す。黒の点はそれら両方を用いて求めたエネルギースペクトルを示す。右：黒の点は TA ハイブ
リッド検出器で測定された ⟨Xmax⟩を示す。その他の点は陽子、ヘリウム、窒素、鉄を仮定して QGSJETII−04
を用いて MC シミュレーションした結果を示す [72]。グレーの領域は系統誤差を示す。

Pierre Auger 観測所

Pierre Auger 観測所は世界で最大の宇宙線観測所である。これはアルゼンチン西部のマラグエで行われ
ており、300 km2 の領域に 1, 500m間隔で設置された 1,600台の水シンチレーション検出器と、27台の大
気蛍光望遠鏡からなる。また、1016 eVより低エネルギーの宇宙線を観測するため、750m間隔で並べられ
た水シンチレーション検出器とより高い仰角を観測する大気蛍光望遠鏡も設置されている (図 1.27)。そ
れらを用いて、宇宙線のエネルギースペクトルと ⟨Xmax⟩を測定した (図 1.28)。エネルギースペクトルは
2.8× 1016 eV, 1.58× 1017 eV, 5× 1018 eV, 1.4× 1019 eV, 4.7× 1019 eVで折れていると報告した [93]。ハ
イブリッドイベントを用いて ⟨Xmax⟩を測定した結果、⟨Xmax⟩の elongation rate は 1018.32 eVより低エネ
ルギーでは 77 g/cm2/decade、高エネルギーでは 26 g/cm2/decadeとなった [94]。陽子、鉄を仮定して MC

シミュレーションを行うと、elongation rate は ∼ 60 g/cm2/decadeとなった。これより、1018.32 eVより
低エネルギーでは質量組成は重い核子から軽い核子が支配的になり、高エネルギーでは重い核子に変化す
ることがわかった。
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図 1.27: 左：Pierre Auger 観測所の配置図。各点は 1,660台の地表検出器を表す。6台の大気蛍光望遠を搭載してい
る大気蛍光望遠鏡サイトが 4 箇所ある。Coihueco サイトには 3 台の高い仰角を観測する (High Elevation
Auger Telescope, HEAT)が設置さている。750m間隔のアレイは Coihueco から数 km先に設置されてい
る [95]。右上：Los Leones サイトの大気蛍光望遠鏡の建物 [96]。右下：Auger サイトにある水シンチレー
ション検出器の 1つ [95]。

図 1.28: 左：5種類の異なる検出器を用いて測定された宇宙線のエネルギースペクトル [93]。右：Auger で観測した
⟨Xmax⟩と EPOS-LHC [97], Sibyll 2.3c [98], QGSJETII− 04 [72]のハドロン相互作用を用いたモデルによ
る陽子と鉄の MC 予測値を比較 [94]。

上記にあるように、LHASSO 実験や Tibet 実験は ∼ 1015 eVまでしか観測しておらず、現在 knee 領域
の宇宙線を観測している実験は存在しない。また、過去の実験における宇宙線の質量組成の測定結果はエ
ラーバーが大きく高精度で見積もることが出来ていないといえる (図 1.3)。そのため、TALE infill 実験で
観測するエネルギー領域を knee 領域まで拡張することで、1つの実験で knee から 2nd knee, ankle, cut

off まで高精度で測定することを可能とする。
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第2章 TA Low-energy Extension (TALE)

実験

Telescope Array(TA) 実験は日本、アメリカ、韓国、ロシア、ベルギー、チェコ、スロバキアの研究者に
よる国際共同研究である。アメリカ合衆国ユタ州の砂漠に約 700 km2の有効検出面積を持つ地表検出器 507

台からなる空気シャワーアレイと 38台の大気蛍光望遠鏡が設置されており、それら 2種類の検出器による
ハイブリッド観測を行っている。TA実験は 2008年から定常観測を続けている。
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図 2.1: TA 実験の検出器配置図。白抜きの四角は SD、黒い三角は各通信タワー、星は CLF(2.3.2)、塗り潰されてい
る四角は FD、矢印は各 FD の視野の端を表している。各 FD ステーション横に添付している図は PMT の
視野方向を示す。低エネルギーの宇宙線を観測する TALE FD は TA MD より上空を観測していることがわ
かる。真ん中のアレイが TA SD で、その北西部にあるアレイが TALE SD である。
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TA Low-energy Extension(TALE) 実験は TA 実験を低エネルギー側に拡張した実験であり、“2nd knee”
領域を含む 1016.5 eVから 1018.5 eVまでのエネルギー領域を観測している。1.2章で述べた通り、“2nd knee”
領域において宇宙線の起源が銀河系内の重い原子核から銀河系外の軽い原子核へ遷移しているという仮説
がある。その仮説を仮定した場合、“2nd knee”領域において空気シャワーの最大発達深さXmaxの分布は
広がりを持つことが期待される。また、重たい原子核に遷移することから、Xmaxをエネルギーの関数とし
てプロットした時の傾き (elongation rate)がフラットから急激に増加する折れ曲がりがあることが期待さ
れる [99]。TALE 実験は Xmax とエネルギースペクトルを高精度で測定し、これらを検証することを目的
としている。
TALE 検出器は 10台の大気蛍光望遠鏡を備えた TALE FD ステーションと 80台のシンチレーション検
出器からなる地表検出器アレイで構成され、合計で約 20 kmの面積をカバーするように配置されている。宇
宙線のエネルギーが低いほど Xmax は小さくなる。よって、低エネルギーの宇宙線を観測することを目的
とした TALE FD は TA FD より高い仰角の 31◦ から 59◦ の範囲を観測する。また、宇宙線のエネルギー
が低いほど、生成される空気シャワーの横方向の広がりが小さくなるため、TA SD より密に TALE SD が
設置されている。TA SD が 1.2 km間隔で設置さているのに対し、TALE SD は TALE FD ステーション
からの距離が 1.5 kmから 3 kmまでの範囲には 400m間隔で 40台、その外側の 3 kmから 5 kmまでには
600m間隔で 40台の SD を設置している。TALE FD ステーションからの距離が近い方を密に設置してい
るのは、宇宙線のエネルギーが小さくなるにつれ空気シャワー粒子が放射する光子量も少なくなるためで
ある。TALE FD は 2013年 9月から定常観測を開始した。TALE SD は 2013年 4月に 35台で観測が開始
され、2018年 2月から 80台で定常観測を続けている。2018年には TALE FD から TALE SD に外部トリ
ガー、いわゆるハイブリッドトリガー方式が導入された。

図 2.2: TALE 実験の検出器配置。青色の矢印は TALE FD の視野を表している。

2.1 大気蛍光望遠鏡 (Air-Fluorescence Detector)

2.1.1 望遠鏡と光学系
TALE FD で用いられる望遠鏡とエレクトロニクスは HiRes II実験で使用されたものを再調整し使用し
ている。望遠鏡の鏡は半径 630mmの 4枚の鏡を四つ葉のクローバー型に取り付けており、面積は 5.2m2

である。図 2.4 のカメラと鏡を合わせて 1基の FD とすると、TALE FD ステーションには仰角方向 31◦
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～45◦を観測する FD が 5基、45◦～59◦を観測する FD が 5基、計 10基の FD が TALE FD ステーショ
ンに設置されている。ステーション全体の視野は方位角方向に 115◦、仰角方向に 31◦～59◦である。前に述
べたように、TA MD ステーションは TALE FD ステーションより低い仰角領域を観測しているので、TA

MD と TALE FD を用いて観測すると 3◦～59◦の範囲をカバーすることが可能である。これによって、望
遠鏡付近で発生する空気シャワーの全体を観測することが可能となる (図 2.5)。
鏡の反射率を図 2.6に示す。HiRes I のミラーを使用している 6枚は他のミラーに比べて少し反射率が
低い。

図 2.3: TA 実験の MD ステーション (左)と TALE FD ステーション (右)の外観

図 2.4: TALE FD カメラと鏡。左は上側を、右は下側を観測する。鏡で反射した光子を手前にあるカメラで観測する。
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図 2.5: TA MD と TALE FD 望遠鏡を用いて観測したイベントの例。色は各 PMT で検出された時間の違いを示す。
点の大きさは各 PMT で検出した光子の数に比例する。グレーの十字は各 PMT の中心の視野方向を示す。

図 2.6: 波長の関数として示した TALE FD の鏡の反射率。

2.1.2 PMT カメラ
PMT カメラには TA FD と同様、16 × 16の 256本の PMT が搭載されており、カメラの大きさは幅

720 cm、高さ 620 cm奥行き 360 cmである。PMT カメラは鏡の焦点面に設置しており、鏡の中心と PMT

カメラ間の距離は 2.28 mである。宇宙線を観測する上でバックグラウンドとなる紫外線をカットするため、
カメラの前面に UV フィルターが付けられている (図 2.7)。PMT は Phillips XP3062/FL(図 2.8)を使用
している。TALE FD の鏡との組み合わせによる PMT 1本あたりの視野は 1◦ × 1◦ である。PMT の六角
形の対辺の距離は 46 mmで、有効検出面積は 1197 mm2である。PMT の量子効率と UV フィルターの透
過率における波長依存性を調べた (図 2.9)。各 PMT の信号は 8 bitの分解能の 10 MHz FADC デバイス
で記録される。
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図 2.7: PMT と UV フィルター (下部)

図 2.8: TALE で使われた Phillips XP3062/FL モデルの PMT。HV デバイダとプリアンプは内蔵されており、PMT
を上部のアルミシールドに収納して使用している。
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図 2.9: 上：UV フィルターの透過率の波長依存性。下：PMT(Phillips XP3062/FL モデル)の量子効率。

図 2.10: Phillips XP3062/FL モデルのカメラ応答プロファイル。PMT の六角形が射影されている。
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2.1.3 データ収集システム
エレクトロニクスクレート（図 2.11）は　 Link モジュール、Power Control ボード、16枚の FADC ボー
ド (図 2.12a)、Trigger/Host ボード (図 2.12b)、電源、冷却ファンで構成されている。Link モジュールは
FADC ボードへの全ての通信とクロック分配を行う。Power Control ボードは FADC エレクトロニクス
ラックに電力を供給し、Link モジュールと通信し、電圧、温度、湿度、FD ステーションのシャッターを
監視する。１つのエレクトロニクスクレート内に隣り合う望遠鏡２基分のエレクトロニクスが収納されて
いる。

図 2.11: TALE FD で使用しているエレクトロニクスクレートの表裏。

FADC ボード

FADC ボードは、アナログフロントエンドとデジタルバックエンドに分かれている。フロントエンドは
PMT で検出された 16個の信号を増幅、デジタル化して保存する。また、各 PMT の波形に加えて、各
FADC ボードは PMT 信号の列/行の波形の和を記録する。1枚の FADC ボードは 20チャンネル保持して
いる。うち、16チャンネルは PMT カメラのある 1列に含まれる 16本の各 PMT の信号を記録する。残
り 4チャンネルのうち 2チャンネルはその 16本の信号和の High Gain または Low Gain をかけて記録 (

V-Sum チャンネル )。残り 2チャンネルはある行の信号和の High Gain または Low Gain をかけて記録す
る ( H-Sum チャンネル )。このように、1枚の FADC は 1列の各 PMT の信号と 1列の和、1行の和の信
号を記録する。1つの PMT カメラに対して 16枚の FADC ボードを搭載することで、256本の各 PMT の
信号と 16列、16行の和の信号を記録している。全チャンネルがアナログデバイスAD775 8 bit ADC [100]

により 100 ns ごとに波形信号をデジタル化する。High Gain をかけた V-Sum チャンネルと H-Sum チャ
ンネルの出力信号はバックエンドによってスキャンされ、出力信号がしきい値である 12 ADCカウントを
超えているかを調べる。しきい値を超えている場合はトリガービットが high の信号として Trigger/Host
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ボードに送信される。一方、Low Gain をかけた信号は信号が saturation しているチャンネルの補正に使
用される。この補正処理は再構成のときに実行される。

(a) FADC ボード (b) Trigger/Host ボード

図 2.12: (a)： FADC ボード。左側の茶色いシートは各チャンネルのアンプとデジタル化モジュールを保護している。
(b) : Trigger/Host ボード。16枚の FADC ボードと 1枚の Trigger/Host ボードが１つの望遠鏡に搭載さ
れている。

Trigger/Host ボード

1つの PMT カメラに対して Trigger/Host ボードは 1枚用いられている。Trigger/Host ボードの役割
は 16FADC ボードの Host デバイスとトリガー判定の 2つである。Trigger/Host ボードは Trigger DSP

(Motorolla 56309), Row Trigger PLD と Column Trigger PLD (Altera EPF8425ALC84), trigger/timing

PLD (Altera EPF8425ALC84) の 5つで構成されている。Trigger DSP と communication PLD は Trig-

ger/Host ボードのホスト機能を果たす。trigger DSP から各 FADC ボードへの通信は全て communication

PLD を経由する。各 trigger PLD は 12 ADCカウントを超えた信号がトリガー条件を満たすか判断する。
まず、FADCボードから受信したディスクリミネータ出力を 3-fold coincidence (図 2.13)にかける。H-Sum

チャンネルは Column Trigger PLD で処理され、V-Sum チャンネルは Row Trigger PLD で処理される。
3-fold coincidence の結果は trigger/timing PLD に送信され、Row Trigger PLD と Column Trigger PLD

のどちらか一方で　 3-fold coincidence を 1つでも満たせばイベントトリガーを発行し、各 FADC ボード
へ信号保持命令を送信する (図 2.14)。
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図 2.13: 3-fold coincidence の概要。AND 回路と OR 回路で構成されている。H-Sum チャンネル 1, 2が OR 回路
で処理され、その結果を 2-fold coincidence として 15個セットする。15個の 2-fold coincidence に対して
同じ処理を行い、最終的に 3-fold coincidence を 1つでも満たすとトリガー判定を発行する。

図 2.14: トリガーが発行される 3-fold coincidence の例。実線はディスクリミネータの出力が high であり、破線は
low を示す。

2.1.4 光学系の較正
TALE FD ステーションの光学系の較正には RXF と UVLED を使用している。

RXF

Roving Xenon Flasher (RXF : 図 2.15) を使って各 PMT のゲインを較正する。RXF はキセノンフラッ
シャーランプ、UV バンドパスフィルター (300 - 400 nm)、狭帯域フィルター (355 nm)、neutral density

filter (ND フィルター)、テフロンディフューザー の 5つで構成されている。RXF は 1µs と長いパルスを
約 1.5Hz の頻度で放出する。黒い箱から放出されたパルスは UV バンドパスフィルターと狭帯域フィル
ターを通過して観測対象である可視光のみが外に放出される。その際、ND フィルターは光量を減少させ
PMT にとって眩しくない光にする、いわばサングラスの役割を果たす。各イベントで生成される光子数は
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約 0.3%とわずかに変化する。これを望遠鏡の鏡の中心に取り付ける。このパルス光で PMT カメラ全体を
照らし、光学的な較正を行っている。

図 2.15: RXF モジュール。上部の黒い箱が Xenon フラッシャーランプの本体が、下部のグレーの箱には RXF フ
ラッシュランプの電源と電子回路が入っている。RXF 先端にある黒の円柱には、UV バンドパスフィルター
と狭帯域フィルターが設置されており、可視光のみ透過させる仕組みになっている。

UVLED

Ultra Violet Light Emitting Diode (UVLED : 2.16) を用いて、各 PMT のゲインを較正する。UVLED

は RXF で使用されている球面鏡の中心ホルダーに取り付けれられおり、PMT カメラ全体を一様に照らす
ことが可能。355 nmの紫外線を 500ショット照射する。RXF は観測する月の初めしか行わないのに対し
て、UVLED を用いた較正は毎観測の前後に行う。較正機器が故障している可能性を考慮し、この 2つの
方法でダブルチェックをしている。

図 2.16: 鏡の中心に取り付けられた UVLED。
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2.2 TALE Surface Detector Array

2.2.1 Detector

図 2.17: TALE Surface Detector。中心奥には TA MD ステーションと TALE ステーションが写っている。

すべての SD は Middle Drum Communication Tower (MDCT) と呼ばれる中央データ収集タワー (図
2.1の黒三角) に 2.4 Hz帯の無線 LAN 通信で接続されている。DAQ PC は MDCT に設置され、SD の
DAQ を管理している。図 2.17の茶色の鉄板の下には厚さ 1.2 cm、大きさ 3 m2のプラスチックシンチレー
タが 2層入っている (図 5.4)。ターゲットである空気シャワーの荷電粒子は基本的に 2層のシンチレータ
を貫通することが可能である。一方で、バックグラウンドである環境放射線は 2層のシンチレータを貫通
することが不可能である。そこで、各層に PMT (Hamamatsu R8619) を１本ずつ取り付け各層ごとに信号
を取り出すせるようにすることで、ターゲットと環境放射線を区別することを可能にした。荷電粒子がシ
ンチレータ中で失ったエネルギーによって生成された光は波長変換ファイバーを通じて PMT へ届く。
シンチレータには波長変換ファイバーが張られている (図 5.4)。これは荷電粒子が通過した位置と PMT

に届く光量の依存性をなくすためである。光量は距離の 2乗に反比例して減少するので、PMT が検出する
光量は点源が　 PMT から遠いほど光量が小さくなり、検出が困難になる。これを防ぐため、ファイバーを
張り巡らしている。PMT の波形は 12 bit分解能の FADC デバイス (AD9235BRU-65) によって 50 MHz

の頻度でデジタル化される。SD は外に設置するのでシンチレータを守る必要がある。そこで、シンチレー
タ 2層と PMT を厚さ 1.2 mm、大きさ 2.3 m× 1.7 m× 10 cmのステンレス製の箱に入れる。さらにその
箱を厚さ 1.2 mmの鉄の屋根 (図 2.18a - 5) で覆うことで厳重に保護している。図 2.18aの 3には 12 Vの
バッテリーが入っている。日中はソラーパネルで自動的に充電されることで、日が出ていない夜もデータ
収集を可能とする。
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(a) SD の図
(b) SD のシンチレーターの図

図 2.18: (a) ： SD の図。1 - 無線通信アンテナ、2 - GPS 受信機、3 - バッテリーとエレクトロニクスボックス、4 -
ソーラーパネル、5 - シンチレーターボックス保護用の鉄板、6 - 錆切った鉄の架台。(b) : SD のシンチレー
ターの図。図 2.18aの 5の下にある箱の中に入っている。シンチレーションには波長変換ファイバーが貼っ
てある。各層の間には厚さ 1 mmのステンレススチールが引かれている。

2.2.2 SD トリガー
SD エレキはあるしきい値以上の信号を検出すると、Lv.0 トリガーと Lv.1 トリガーと呼ばれる 2つの
トリガを自ら発行する。Lv.1 トリガーの時間情報を MDCT にある DAQ PC に 1秒毎に送信する。中央
データ収集塔では全 SD エレキからの Lv.1 トリガーサマリーを受信し 空気シャワートリガー (Lv.2 トリ
ガー) 判定を行う。

Lv.0 トリガー

PMT の出力信号は FADC によって連続的にデジタル化される。デジタル化された波形は荷電粒子 1個
の電離損失によるエネルギー損失量に値する 1 MIP という単位に変換する。160 ns分の２層の信号を積分
した値が 0.3MIPより大きい場合、Lv.0 トリガーを発行する。このトリガーの発行頻度は約 800Hzであ
る。Lv.0 トリガーが発行されると SD エレキは発行時間の 640 ns前から 1920 ns後までの 2.56µsの波形
を Lv.0 トリガーリストに格納する。Lv. 0 トリガーされたイベントのほとんどが空気シャワーと無関係の
バックグラウンド信号である。これらのデータは主に 2.2.4で述べた SD の感度の較正に用いられる。

Lv.1 トリガー

Lv. 0 トリガーされた全波形は波形の長さである 2.56µsで積分される。その値から通常 ∼ 5ADCカウ
ントであるペデスタル値引いた信号値が取り出される。この信号値が 150ADCカウント (3MIP相当)以上
のとき Lv. 1トリガーを発行する。SD エレキは Lv. 1 トリガーのタイミングと上下層の波形の積分値の
平均を Lv. 1 トリガーリストに格納する。Lv. 1 トリガーリストの 1エントリーは 3バイトである。各 SD

エレキはそれぞれの Lv. 1 トリガーリストを 1秒ごとに DAQ PC に送信する。Lv. 1 トリガーが発行さ
れるのは 20Hz程度である。Lv. 1 トリガーされたイベントは 2.2.3で述べるハイブリッドトリガーを発行
する際に用いられる。
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Lv.2 トリガー

DAQ PC は各 SD エレキから送信される Lv. 1 トリガーリストを基に、Lv. 2 トリガー判断をする。こ
のトリガーが発行されたイベントを空気シャワーイベントと判断する。DAQ PC は全 Lv. 1 トリガーリス
トを時間順に並び替え、32µs以内にいくつの Lv. 1 トリガーが発行されているか数える。2019年 9月ま
ではその時間内に 5つ、2019年 10月以降は 4つトリガーが発行されていれば、Lv. 2 トリガーを発行して
いる。Lv. 2 トリガータイミングは、32µs以内に見つかった Lv.1 トリガーの中から一番最初に発行され
たタイミングと最後に発行されたタイミングの平均とする。このように求めた Lv. 2 トリガータイミング
から ±32µs以内に Lv. 0 トリガーを発行した SD エレキから　 Lv. 0 トリガーリストを収集する。この
トリガー判定も 1秒ごとに行われている。2018年 11月 7日に Lv. 2 トリガーが発行されたイベントを図
2.19に示す。
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図 2.19: 2018 年 11 月 7 日に TALE SD のセルフトリガーで検出されたイベントのイベントディスプレイ。左側：
TALE SD に検出された粒子の位置と相対的な粒子数が表示されている。青い四角は TALE SD、その上の
数字は SD の検出器番号を示す。色付きの丸は検出された粒子を表しており、大きさは粒子数に比例、色は
地表に到達したタイミングを表す。右図：粒子を検出した各 SD の波形と MIP 単位の全信号情報。到来し
た順に上から並べている。SD5608, 5609, 6510, 5508, 5611が 32µs以内に 3 MIP 以上検出したので、Lv.
2 トリガーが発行された。

2.2.3 ハイブリッドトリガー
ハイブリッドトリガーは TALE FD から TALE SD にトリガーを送信するトリガーシステムである。こ
のトリガーシステムは 2018年 11月に導入された。ハイブリッド観測は FD 単眼観測と比較して空気シャ
ワーの到来方向を正確に求めることが可能だが、そのためには少なくとも SD の波形が必要である。空気
シャワーのサイズは宇宙線のエネルギーが小さくなるにつれ小さくなる。そのため、SD のセルフトリガー
では 3 MIP 以上の信号を持つ検出器が 4台以上必要であるため、シャワーサイズの小さな低エネルギー宇
宙線を検出することが困難である。そこで、TALE FD が空気シャワーを検出すると同時に Lv. 1 トリガー
を満たす SD が 1台以上ある場合に発行され、Lv. 0 トリガー以上の SD の波形を収集するハイブリッド
トリガー方式を導入した。これにより、ハイブリッド観測での低エネルギー宇宙線の検出が可能となった。
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図 2.20: ハイブリッドトリガーで検出されたイベントの TALE FD イベントのイベントディスプレイ。薄い十字は
PMT の視野中心方向を表す。色付きの丸の大きさは検出された光子数を表し、色は到来時刻を表す。右に
あるカラーバーからこのイベントの全 time exntent は 500 nsより短いことがわかる。
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図 2.21: ハイブリッドトリガーで検出されたイベントのイベントディスプレイ。左側：TALE SD に検出された粒子
の位置と相対的な粒子数が表示されている。青い四角は TALE SD、その上の数字は SD の検出器番号を示
す。色付きの丸は検出された粒子を表しており、大きさは粒子数に比例、色は地表に到達したタイミングを
表す。右図：粒子を検出した各 SD の波形と MIP 単位の全信号情報。到来した順に上から並べている。3
MIP 以上検出した SD は SD 5501 の 1台のみである。そのため、このイベントは SD セルフトリガーでは
検出されなかったが、ハイブリッドトリガーで検出された。

TALE FD でトリガーされたイベントが以下の条件を満たした場合にハイブリッドトリガーが TALE SD

に送信される。

• パターン認識アルゴリズムによって、トラックライクなイベントと見做される。

• イベントが下向き。(上向きのイベントは校正に用いるレーザーイベントのため、削除する。)

• トリガーイベントの光子を観測出来ていた時間 time extent(tduration)は長さによってハイブリッドト
リガーの送信頻度が異なる。
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– tduration ≥ 500 nsの場合、全イベントが SD DAQ PC に送信される。
– 200 ns < tduration < 500 nsの場合、20回に 1回の頻度で SD DAQ PC に送信される。
– tduration ≤ 200 nsの場合、200回に 1回の頻度で SD DAQ PC 　に送信される。

tduration の長さに応じてハイブリッドトリガーを送信する頻度を変えているのは、トリガー頻度の増加に
よって SD DAQ が破綻するのを防ぐためである。これにより、ハイブリッドトリガー頻度は 0.1Hz未満
に保たれている。
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図 2.22: ハイブリッドイベントの観測時間とイベント数の変化。観測時間の積分値を黒線、トリガーレベルのハイブ
リッドイベント数の積分値を青線で示している。左図はハイブリッドトリガー導入前の期間、水色の部分は
ハイブリッドトリガーのテスト期間、右図はハイブリッドトリガー導入後の期間における観測時間とハイブ
リッドイベント数の変化を示す。ハイブリッドトリガー導入により、ハイブリッドイベントの発生数が明ら
かに増加したことがわかる。

2.2.4 SD の状態のモニタリング
各 SD は検出器の状態を表すモニターデータを作成し、DAQ PC に送信している。これにより、検出器
の状態を確認する、あるいは検出器の感度を測定することが可能となる。モニターデータは 3種類あり、そ
れぞれ 1秒毎、1分毎、10分毎に取得される。1秒毎に取得されるデータサイズは各 SD で 8バイト、それ
以外は各 SD で約 9キロバイトである。DAQ の負担を軽減さるため、これらのデータを 600個に分割し、
10分かけて DAQ PC に送信される。

• 1秒毎に取得されるモニターデータ

– Lv. 1トリガーに相当する 3 MIP 以上の信号が検出された粒子数
– GPS のタイムスタンプ
– 1秒間のクロックカウント数

• 1分毎に取得されるモニターデータ

– Lv. 0 トリガーに相当する 0.3 MIP 以上の信号が検出されたイベント数
– バッテリーの電流と電圧
– ソーラーパネルの電流と電圧
– エレクトロニクスボックス内、エレクトロニクス本体、ステンレスボックスの温度
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• 10分毎に取得されるモニターデータ

– シングルミューオンのヒストグラム
– ペデスタルのヒストグラム
– GPS モジュールの状態
– GSP モジュールで検出された衛星数

これらのモニターデータは 1日に 2回更新される。これは SD の健康状態を表しているため、オペレー
ターはこれを見ることで SD DAQ や各 SD の状態が安定しているか確認することが可能である。週に 1度
は必ず全 TALE SD のモニターデータを確認し、数値に異常があれば現地にいるスタッフによってメンテ
ナンスが行われる。実際に確認しているモニターデータの例を図 2.23に示す。

図 2.23: TALE SD(DET 5503)のモニターデータ。上から順に、(1)GPS の状態、(2)DAQ PC と SD の通信状態、
(3)バッテリーとソーラーパネルの状態、(4)各場所で測定された温度、(5)上下層におけるペデスタルの平
均値と標準偏差、(6)上下層におけるシングルミューオンのヒストグラムのピーク、(7)Lv. 0 と Lv. 1 トリ
ガー頻度を示している。
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シングルミューオンのヒストグラムとペデスタルのヒストグラム

SD は Lv. 0 トリガーリストに含まれる全波形を積分し、上下層におけるシングルミューオンヒストグ
ラムとして保存する。その際、波形のピークタイミングより 80 ns前から 160 ns後までの合計 240 ns間の
全波形を積分する。それにより、12ビンの ADC 和が各 SD に格納される。Lv. 0 トリガーリストに格納
されている信号のほとんどはバックグラウンドであるシングルミューオンの信号だと考えられる。それら
のシングルミューオンをヒストグラムにし、そのピークの高さを用いて各 SD 信号の感度を較正する。ペ
デスタルは各層 8タイムスライスごとの信号の積分値から得られる。各 SD はこれらのヒストグラムを 10

分毎に DAQ PC に送信する。図 2.24に 1台の TALE SD で得られたシングルミューオンとペデスタルの
ヒストグラムを示す。
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図 2.24: TALE SD の DET 5503 のシングルミューオンとペデスタルのヒストグラム。各図において、幅が狭い分布
はペデスタル、幅が広い分布はシングルミューオンのヒストグラム、緑の曲線はフィット結果を表す。左側
は上層、右側は下層から得られたヒストグラムである。上側はヒストグラムの全体を見るため縦軸をログス
ケールに、下側はシングルミューオンの立ち上がりを見やすくするため縦軸をリニアスケールにしたヒスト
グラムである。

2.3 大気状態のモニタリング
FD は大気中の粒子によって散乱、あるいは吸収されながら伝搬する大気蛍光とチェレンコフ光を観測す
る。その散乱や吸収される頻度は大気の状態に依存するため、正確に 1次宇宙線のエネルギーを推定する
上で大気状態をモニタリングする必要がある。TA FD と TALE FD の解析では以下の 3つのパラメータ
を用いている。

• 大気パラメータ（気温、気圧、湿度）

• 大気透明度

• 雲

以下ではこれらの大気パラメータの測定結果を紹介する。
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2.3.1 大気パラメータ
FD 測定において、大気パラメータは重要である。これらの大気パラメータは大気蛍光の放射量、チェレ
ンコフ光の放射量、大気深さ、大気透明度を求める際に用いられる。また、時間と共に変化するため定期的
に測定する必要がある。これらは radiosonde や GDAS によって測定されており、我々はその公開データ
ベースを利用している。

radiosonde

radiosonde は気球に小型の自動観測器を取り付けた上層気象観測装置であり、海抜 30 kmまでの気象状態
を測定することが可能である。TA サイト周辺には radiosonde の打ち上げ地点が 6箇所ある。各サイトで
は 12時間毎に大気状態が測定され、測定結果がホームページに公開されている [101]。ELKO サイトは TA

サイトと気候が似ており、SLC サイトは TA サイトに最も近いため、ELKO サイト (40.87 North, 115.73

West) と SLC サイト (40.77 North, 111.97 West) で測定した大気パラメータを利用する。

GDAS

Global Data Assimilation System(GDAS)は地表、気球（radiosonde を含む）、ウィンドプロファイラ、
航空機、ブイ、レーダー、人工衛星など [102]の様々な観測によって得られた気象データを緯度経度 1度グ
リッドのデータにして公開している [103]。その気象データベースは 3時間毎にまとめられている。本研究
では、TA 地点から最も近い緯度 39度、経度-113度 (図 2.25の星)を標準大気プロファイルデータとして
利用する。
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図 2.25: TA サイトと GDAS のグリッド、radiosonde の測定サイトの地位関係。TA サイトに最も近い星の地点で
測定された GDAS のデータを利用している。
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2.3.2 大気透明度
大気透明度はエネルギーを再構成する際に最も重要な校正要素である。大気蛍光測定では主にレイリー散
乱とミー散乱の 2つを考慮する必要がある。レイリー散乱は大気分子による散乱で、その散乱頻度は大気パ
ラメータである温度と圧力で計算される。ミー散乱はエアロゾルによる散乱である。大気中のエアロゾル
は時間によって変化するため、大気透明度を頻繁に測定する必要がある。我々は LIDAR(Light Detection

And Ranging) システムと CLF(Center Laser Facility) システムを用いて大気透明度を測定している。

LIDAR

LIDAR システムは BRM FD ステーションの近くに設置されている。LIDAR は波長 355 ns、出力 4mJ、
周波数 1Hzの YAG レーザー（ESI 製 ORION）、直径 30 cmの望遠鏡（MEADE 製 LX200GPS-30）、紫
外線フィルム付き PMT（HAMA-MATSU 製 R3479）で構成されている (図 2.26)。レーザーを照射し後
方散乱光子を検出することで、大気透明度を測定する。光子は PMT で検出され、オシロスコープでデジタ
ル化される。観測の前後で LIDAR システムを動作させ、2つのエネルギーに対して垂直方向に 500ショッ
ト、水平方向に 500ショットの 4種類の計測を行う。動作や解析の詳細は [104]に記載されている。

図 2.26: LIDAR の写真。

大気パラメータ測定後、それらを用いてレイリー散乱される頻度が計算される。LIDAR システムで測定
した後方散乱光子からレイリー散乱の効果を引いた値がミー散乱の減衰係数となる。本システムでは観測
日ごとに各高度における、水平方向の減衰長の逆数である消衰係数を得る。水平方向の照射から得られた
データは地上での消衰係数を測定することができる。透明度の指標として垂直方向のエアロゾルの光学的
深さ (Vertical Aerosol Optical Dept, VAOD)を定義する。このヒストグラムを図 2.27の左に示す。

TMie = exp(−VAOD) (2.1)

TMie ：ミー散乱する頻度

VAOD の測定値は 0.035+0.019
−0.013である。高度が高くなるにつれエアロゾルの量は少なくなる。よって、高度

hにおける消衰係数Mie(h)は以下式で求められる。

Mie(h) = exp(−h/H) (2.2)

H ：エアロゾル分布におけるスケール高さ
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H は地上での減衰長と各高度での VAOD についてフィッティングすることで得られる。得られた VAOD

の値は HiRes [105]の値とほぼ一致している。

図 2.27: TA LIDAR の測定結果。左：地上から 5 km上空の VAOD のヒストグラム。右：地上からの高さの関数で
ある VAOD の中央値。系統誤差とそのヒストグラムの 1σ の領域も示されている [104]。

CLF

CLFは TAサイトの中央に設置されており、各 FDステーションから 21 km離れている。LIDARと同様
に、垂直紫外線レーザー（355 nm, 5mJ）を照射する。全ステーションで側方散乱光を検出し、30分毎に大
気の状態を測定する。CLF で測定された VAOD の値は 0.043+0.025

−0.015である [106]。この結果は preliminary

な結果である。さらに、VAOD 値の季節変動も [107]で報告されている。今後、TA FD 解析ではこのエア
ロゾルの季節依存性を考慮する必要がある。

2.3.3 雲
空気シャワーから放射される光子は雲によって遮蔽されるため、FD 測定において雲も考慮する必要があ
る。雲の量の測定方法として、MD ステーションではオペレータが目視で記録するウェザーコード（WEAT

コード）、BRM ステーションでは IR カメラによる画像、BRM と LR と CLF では CCD-魚眼カメラによ
る画像の 3つがある。WEAT コードはほぼ全ての FD 観測期間をカバーしているため、雲の量を考慮する
際はこれを利用している。
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第3章 TALE infill 実験

TALE infill 実験は SD 観測で 1015 eVまでエネルギーしきい値を下げるため、新たに開始した実験であ
る。1.2.1章で述べた通り、knee は銀河系内の宇宙線が超新星残骸での加速限界を迎えるため生じるという
有力な仮説がある。その仮説を仮定した場合、超新星残骸で加速されるエネルギー限界は原子番号に比例
するため、knee 領域付近で軽い原子核から重い原子核へ遷移すると期待される。TALE infill 実験は質量組
成を精密観測し、これらを検証することを目的としている。
TALE infill実験は 50台の SDアレイで構成されている。それらは TALE FDと TALE SDの間に 100m

間隔で設置されており、TALE FD を用いてハイブリッド観測を行う。TALE infill SD は 2021年 10月に
製作され、2022年 11月に設置された。2023年の春にアンテナ・エレキ・通信塔を設置完了次第、宇宙線
の定常観測を開始する予定である。

図 3.1: TALE infill 実験の検出器配置。オレンジの四角が TALE infill SD、青い丸が TALE FD、白抜きの四角が
TALE SDを表す。X軸と Y軸は CLF 中心座標で記載している。

3.1 SD の製作
TALE infill 実験を開始するにあたり、2021年 10月に山梨県の明野観測所で 2.2.1で述べた TALE SD

と同じ構造の SD を新たに 50台製作した。図 3.2の左は、14本の波長変換ファイバーを張り終えた 4枚の
プラスチックシンチレータである。この左側にも、同様に４枚のシンチレータを置き 14本の波長変換ファ
イバーを張る。合計 8枚のシンチレータで SD の下層が完成する。28本分のファイバーの端を 1つにまと
め (図 3.2の右上)下層用の PMT に接続する。これらの作業を上層に対しても同様に行う。その後、PMT

からの電気信号をメインボードへ送信するケーブルを取り付ける (図 3.2の右下)。
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図 3.2: 左：波長変換ファイバーを張り終えたプラスチックシンチレータ。下には光を反射するタイベックシートが敷
かれており、これでシンチレータを包むことで外に逃げていく光を少なくする。右上：1つにまとめられた波
長変換ファイバー。黒ポリエチレンシートで外からの光を遮断する。右下：検出器とメインボードを繋ぐケー
ブルとテスト用 LED が付いたケーブルを取り付けた後の写真。

これらが終了した SD に対して以下のテスト行う。テストを通過した SD はステンレスの蓋をし、図 3.3

の右図のように木で保護されアメリカへ輸送される。初日は 1日に 2台のペースだったが、作業に慣れて
からは 1日に 4, 5台の検出器を完成させた。

図 3.3: 左：テスト通過後、ステンレス製の蓋で閉じられたシンチレーション検出器。右下と上側に積み上げられた検
出器がある。右：積み上げられた検出器。

3.1.1 SD の動作テスト
SD が正常に信号を検出可能か確認するため、以下 2種類のテストを行う。

1 MIP テスト

これは実際にシングルミューオンを測定し、検出された 1 MIP のヒストグラムとペデスタルの安定を確
認するテストである。1 MIP の値が 10 p.e. (Number of photo-electron)より大きいこととペデスタルの σ

が 4 p.e. より大きくずれていない SD を正常とみなす。
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図 3.4: ペデスタルと 1 MIP のヒストグラムの測定結果。上側が上層、下側が下層のシンチレータの測定結果を示す。

linearity テスト

これはテスト用 LED を用いて、光量が少ない時点で信号が saturation していないか確認するテストで
ある。図 3.5には、フィット関数から 10%外れる ADC カウントを表示している。これが 4095カウントを
超えている SD を正常とみなす。
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図 3.5: linearity テストの結果。上側が上層、下側が下層のシンチレータの結果を示す。

3.2 SD の組み立て
2022年 10月にアメリカのユタ州にて、ソーラーパネルやエレキボックスなどの取り付け作業を行った。
海上輸送によって破損していないか確認するため、組み立てる前に全シンチレータに対し 1 MIP テスト
(3.1.1)と linearity テスト (3.1.1)を行う。その後、アンテナ関連とエレキ以外の取り付けを行う。
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図 3.6: 左：組み立て前に行うテスト中のシンチレーション検出器。右上：屋根を取り付けている様子。右下：ソーラー
パネルとバッテリーを繋ぐケーブルを取り付けている本論文の著者である。

3.3 SD の設置
ヘリコプターを用いて設置する際に出来る限り移動距離を短くするため、事前に TALE FD 付近にトレー
ラーを用いて SD を運搬した (図 3.7の左図)。運搬によって SD が破損する可能性があるので、運搬後の
SD に対して 1 MIP テスト (3.1.1)を行った (図 3.7の右図)。また、運搬後の SD にアンテナポールを設
置した。2日間で全 50台の SD の運搬が終了した (図 3.8)。

図 3.7: 左：トレーラーに積まれた SD。1度に 6台の SD を積むことが可能。右：運ばれてきた SD の 1 MIP テス
トをしている様子。この写真は TA MD に設置された定点カメラによって撮影された。中心に写っているの
が本論文の著者である。
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図 3.8: 全 50台の SD を TALE FD 付近に移動完了後の様子。

その後、ヘリコプターを用いて図 3.1の位置に SD を設置した。SD とヘリコプターを紐で繋げる作業
(図 3.9)を行うグループ 1つ、ヘリコプターで運ばれてきた SD を地上で受け取り設置するグループ 3つ
に分かれて設置作業を行った。設置するグループは SD を設置する位置に打たれた杭 (図 3.10)付近で SD

を受け取り、ヘリコプターが下がってくると同時にソーラーパネルを南側に向ける (図 3.11)。約 5時間で
全 SD の設置が完了した。

図 3.9: ヘリコプターで運ぶために、SD とヘリコプターを紐で繋いでいる様子。
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図 3.10: TALE infill SD を設置する位置に打たれた杭。設置するグループはここでヘリコプターを待つ。

図 3.11: SD を設置している様子。右図:ヘリコプターが下がると同時にソーラーパネルを南に向けて設置する。
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図 3.12: 設置された TALE infill SD。左図：奥に TALE FD が写っている。右図：100m間隔で 4台の SD が並べ
られている。左にあるのは NICHE 検出器である。
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第4章 モンテカルロシミュレーション

我々は TALE infill SD を設置した場合のハイブリッド観測での性能を評価するため、検出器モンテカル
ロシミュレーションソフトウェアを開発した。このソフトウェアは空気シャワーシミュレーション、SD に
よる荷電粒子の検出、光子の発生、FD の PMT カメラによる光子の検出の 4つで構成されている。ここ
では、空気シャワーシミュレーションと検出器シミュレーションについて述べる。

4.1 空気シャワー生成
CORSIKA 空気シャワーシミュレーション

最初に、CORSIKA(COsmic Ray SImulation for KAscade) を使って空気シャワーシミュレーションを
行う [108]。CORSIKA は高エネルギー宇宙線粒子が大気中で生成する空気シャワーをシミュレートするも
ので、KASCADE 実験のために作られた。CORSIKA は陽子や鉄などの原子核やハドロン、光子など様々
な一次粒子を仮定することが可能である。また、様々なハドロン相互作用モデルを選択することが出来るた
め、ハドロン相互作用モデルを変更してシミュレートすることでハドロン相互作用モデルの影響を調べる
ことが可能である。ハドロン相互作用モデルは低エネルギー領域では GHEISHA、URQMD、FLUKA が
あり、高エネルギーでは VENUS、QGSJET、DPMJET、SIBYLL、neXus、EPOS がある。また、電磁
相互作用については EGS4 や NKG 式が利用可能である。CORSIKA は生成された粒子が設定したエネル
ギー未満になるまで全ての空気シャワー粒子の相互作用と軌跡のシミュレーションをしてくれる。そのた
め、CORSIKA では粒子の種類 (γ, e±, µ±, ν, ハドロン)ごとに各大気深さでの粒子数、大気中でのエネル
ギー損失量を計算することが可能である。これらは生成される蛍光やチェレンコフ光の量に比例するため、
FD シミュレーションにとって重要な情報となる。
宇宙線の 1次粒子は様々な種類を仮定することが出来ると上で述べたが、FD は原子核を分離出来るほ
ど感度が良くないので、ここでは陽子または鉄のみを仮定してシミュレートしている。ハドロン相互作
用モデルには 80GeVより低エネルギーに対しては FLUKA [109]、80GeVより高エネルギーに対しては
QGSJETII-04 [72]を適用している。電磁相互作用モデルには EGS4 [110]が適用されるようにした。
可能であれば全ての粒子の軌跡を追って相互作用を計算し正確にシミュレートしたいところだが、PeV

以上の宇宙線によって生成される粒子は 106 個以上もありそれら全てに対してシミュレーションすると時
間がかかってしまう。よって、計算時間を短縮するため、CORSIKA にはシニングオプションがある。こ
のモードでは、シニングレベルを設定することで荷電粒子があるエネルギー以下になると全粒子を追跡せ
ず、代表の粒子を決めてそれを追跡する仕様になる。ω個あたりに 1つの代表粒子を決め、その粒子には ω

の重みをつけ追跡を続ける (シニング)。そして代表粒子が落ちた場所付近に ω個の粒子が落ちた (デシニン
グ 4.2.1)とすることでうまく時間短縮した計算を可能とする。このモードの説明は [111, 112]にある。ま
た、エネルギーが Ecut以下になると粒子を追跡することをやめるモードもある。Ecutは電磁成分とハドロ
ン成分それぞれに対して決めることが可能である。空気シャワーシミュレーションのパラメータを表 4.1

に示す。
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パラメータ 内容
1次宇宙線核種 陽子と鉄

相互作用モデル FLUKA (E < 80 MeV)

QGSJETII-04 (E > 80 MeV)

エネルギー 1015.2, 1015.4, 1015.6, 1015.8, 1016.0, 1016.2, 1016.5 eV

天頂角 0◦ - 60◦ 立体角ごとに一様ランダム
方位角 0◦ - 360◦ 一様ランダム
シニングレベル 10−6

Ecut
250 keV (電磁成分)

50 MeV (ハドロン成分)

シャワーの数 500 events for each energy

表 4.1: CORSIKA の入力パラメータ

4.2 SD に対する検出器シミュレーション
4.2.1 デシニング方法
図 4.1の左図の実線はシニング適用前の粒子の軌跡、太線はシニングが適用され重み付けされた粒子の
軌跡、点線は重み付けされなかった粒子の軌跡を表す。シニングを適用したシミュレーションでは実線の粒
子のみが到来したのに対し実際は実線と点線の粒子が到来しているので、点線の粒子は到来しなかったこと
になっている。そこで、TA SD シミュレーションはデシニング法 [113]を開発した。それはシニングで削
られた粒子を復元するとういものである。まず、地表に到達した代表粒子に対し、軌跡上で 1相互作用長ほ
ど戻した位置 (図 4.1の右図“Arbitrary Vertex”)を決める。その位置から ω− 1個の粒子を降らせる。そ
の際、粒子のエネルギーはガウス分布で代表粒子の ±10%になるようにし、方向は代表粒子の軌跡を中心
とした 2次元ガウス分布になるように降らせる。2次元ガウス分布の角度は β − r度とする (r：代表粒子の
シャワーコアからの横方向の距離、β：電磁粒子の場合は 3◦/km、ミューオンとハドロンの場合は 1◦/km)。
図 4.2はデシニングを適用していないシャワーと適用したシャワーが全粒子を追跡したシャワーにどれだ
け近いかを表している。右図のデシニングしたシャワーの方がグレーとの差が小さく、揺らぎも少ないこ
とから、デシニングを適用した方が全粒子を追跡したシャワーをより再現することが可能であるといえる。
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図 4.1: 左：シニング法のイラスト。実線はシニング適用前の粒子の軌跡、太線はシニングが適用され重み付けされた
粒子の軌跡、点線は重み付けされなかった粒子の軌跡を表す。下にある黒の長方形は SD を表している。シニ
ングを適用したシミュレーションでは実線の粒子のみが到来したのに対し実際は実線と点線の粒子が到来して
いるので、シニングのみを適用した場合は点線の粒子は到来しなかったことになっている。右：デシニング法
のイラスト [114]。

図 4.2: シャワーコアからの距離とカウンターあたりの大気中でのエネルギー損失の関係。天頂角 45◦、エネルギー
1019 eVの宇宙線を仮定。左はシニングレベル 10−6 でシニングし、右はデシニングを適用した結果を示す。そ
れぞれとシニングせず全粒子を追跡するモードでシミュレートした結果を比較している [115]。

4.2.2 検出器中でのエネルギー損失
SD 応答シミュレーションには GEANT4 [116]を使用している。GEANT4 は様々な種類、エネルギー、
天頂角の粒子が上下層のシンチレータ中でのエネルギー損失量を計算することが可能である。これを用い
て、各エネルギー及び sec θあたりに上下層のシンチレーション中でエネルギー損失する頻度を 2次元ヒス
トグラムで表した (図 4.5)。この横軸は上層シンチレータ内で粒子が損失するエネルギー量、縦軸は下層
シンチレータ内で粒子が損失するエネルギー量を表し、色はそのエネルギーで損失する頻度を表す。つま
り、暖色であるほどそのエネルギーを損失する可能性が高いといえる。TA/TALE SD 用に開発した検出器
シミュレーションでは、様々なエネルギー、天頂角、種類 (γ, e±, µ±, p, n, π± )の粒子に対して同様の図を
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作成した。これを look-up table という。図 4.3は look-up table を作成する際の検出器と入射粒子の様子
である。図 4.4は GEANT4 における SD の詳細な構造を示している。上下層のシンチレータ、タイベッ
クシートなどの検出箇所だけでなく、アンテナ、バッテリー、ソーラーパネルなどの外装も含めた 2.2.1で
説明した全ての構成要素を考慮している。そのため、粒子がソーラーパネルを貫通出来ないことも考慮す
ることが可能である。このように、粒子を検出出来るかだけでなく検出器の一部が障害物になっているか
も含めシミュレートしている。

図 4.3: GEANT4 シミュレーションにおいて、SD の応答を計算する際の用いる検出器と入射粒子の様子。各粒子に
おいて、X と Y は 6m× 6mの中でランダム、天頂角 θは与えられた角度、方位角 ϕはランダムに選ばれる。
矢印は入射粒子の到来方向を表す。6m× 6mはシンチレータサイズ (1.5m× 2m)の 12倍もあり、大きすぎ
るように感じるが、これは検出器付近で粒子が地面に衝突し生成された粒子がシンチレータに入射する後方散
乱の場合を含めるという狙いがあるため全くもって大きすぎることはない。

図 4.4: GEANT4 に実装されている SD の構造。右図のシンチレーションボックス内の部品は見えやすくするため、
上にずらしている。

2次粒子のシンチレータ内でのエネルギー損失量を計算する過程は以下の通りである。

• 図 4.3のように、6m× 6mからランダムに X, Y をサンプリングする。
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• 　方位角 ϕをランダムにサンプリングする。

• X, Y に天頂角 θ方位角 ϕの粒子を生成し、検出器内部や周囲の物質とのあらゆる相互作用をシミュ
レートする。検出器に入射した粒子と相互作用によって生成された粒子による上下層シンチレータ内
でのエネルギー損失の結果が格納される。

• 上記のステップを 1.2× 106 回繰り返す。

これらの処理は以下にのように与えられたエネルギー、sec θ =1.0, 1.5, 2.0, 2.5, 3.0, 3.5, 4.0に対して行わ
れる。

• γ 粒子：104.7 eV ∼ 1011.0 eVを 63分割し、100.1 eVずつ変える。

• e±, µ±, p, n粒子：106.0 eV ∼ 1011.0 eVを 50分割し、100.1 eVずつ変える。

• π± 粒子：106.0 eV ∼ 1010.9 eVを 49分割し、100.1 eVずつ変える。

以上の手順で作成されたエネルギー損失ヒストグラムを作成した (例：図 4.5)。
図 4.5の (a), (b）は 1GeVの µ+を天頂角 0◦と 60◦で降らせた場合のシンチレータ内でのエネルギー損失
ヒストグラムである。横軸は上層シンチレータ内で粒子が損失するエネルギー量、縦軸は下層シンチレータ
内で粒子が損失するエネルギー量を表し、色はそのエネルギーで損失する頻度を表す。図 4.5の (a)のピーク
は log(EDEP/MeV) ≃ 0.3つまり、EDEP ≃ 2MeVのエネルギーを損失する頻度が高いことがわかる。一方
斜めに入射する粒子を仮定した図 4.5の (b)の場合、損失する可能性が高いエネルギー量はEDEP ≃ 4MeV

で (a)より多くエネルギーを損失することがわかる。これは天頂角 60◦ の場合、検出器内を通過する距離
が 2倍になるためである。また、4MeV付近には触覚のような 2つのバンド分布がある。これは粒子が一
方のシンチレータのみ通過したためである。図 4.5の (c), (d）は 1GeVの γ を天頂角 0◦ と 60◦ で降らせ
た場合のシンチレータ内でのエネルギー損失ヒストグラムである。ピークは 4MeVと 8MeVにあり、µ+

の 2倍のエネルギーを失うことがわかる。これはシンチレーションボックスの屋根や内部で γ 線が電子対
生成を起こすためである。下層でエネルギー損失するのは上層で生成された電子・陽電子たちである。
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図 4.5: 上下層シンチレータ内でのエネルギー損失ヒストグラムの例。横軸は上層シンチレータ内で粒子が損失するエネ
ルギー量、縦軸は下層シンチレータ内で粒子が損失するエネルギー量を表し、色はそのエネルギーで損失する頻
度を表す。これらは全て 1GeV のエネルギーで降らせている。(a):µ+, θ = 0◦,(b):µ+, θ = 60◦,(c):γ, θ = 0◦,
(d):γ, θ = 60◦。赤色の位置が左の図より右の図の方が右上にあるのは、天頂角が大きいと検出器内を通過す
る距離が長くなるのでエネルギー損失量が大きくなるためである。

4.2.3 SD アレイ応答
look-up table は CORSIKA でシミュレートした空気シャワー粒子が SD 内でのエネルギー損失量を計
算するために使用する。SD のアレイ応答を調べる際、地表を 6m× 6mのタイルに分割し、シャワーコア
位置から 8.4 km以内にあるタイルに対して SD 内でのエネルギー損失量を計算する。そしてシャワーコア
と SD アレイの位置関係をランダムに選択し、2800× 2800タイルから応答する検出タイルをサンプリング
する。得られたエネルギー損失量は 12 bit分解能、50MHzサンプリングの ADC カウントとして保存され
る。ここでは、2.2.4で述べたキャリブレーション係数を考慮している。バックグラウンド信号は Lv.0 ト
リガーレートを基に生成され、信号に追加される。シミュレーションに使用するキャリブレーションデー
タは 2.2.4で述べた実際のモニターデータから作成され、表 4.2に示す 26種類のデータから構成されてい
る。各 SD に格納された信号は 2.2.2で述べた実データと同じトリガー条件を適用し、信号波形のデータ

58



は実データと同じフォーマットで記録されている。

1 時間
2 検出器の数
3 検出器の状態 (稼働しているか、していないか)

4 上層内でのエネルギー損失量から光電子への変換係数
5 下層内でのエネルギー損失量から光電子への変換係数
6 上層内でのエネルギー損失量から ADC カウントへの変換係数
7 下層内でのエネルギー損失量から ADC カウントへの変換係数
8 上層におけるシングルミューオン
9 下層におけるシングルミューオン
10 上層のペデスタル平均値
11 下層のペデスタル平均値
12 上層のペデスタル標準偏差
13 下層のペデスタル標準偏差
14 上層のペデスタルピーク
15 下層のペデスタルピーク
16 上層のペデスタルの最小値からピークのデータから得られた半値幅
17 下層のペデスタルの最小値からピークのデータから得られた半値幅
18 上層のペデスタルのピークから最大のデータから得られた半値幅
19 下層のペデスタルのピークから最大のデータから得られた半値幅
20 上層におけるシングルミューオンフィットの自由度
21 下層におけるシングルミューオンフィットの自由度
22 上層におけるシングルミューオンフィットの χ2

23 下層におけるシングルミューオンフィットの χ2

24 GPS 衛星の捕捉数
25 上層の PMT のリニアリティ (PMT の応答)

26 下層の PMT のリニアリティ (PMT の応答)

表 4.2: SD 応答シミュレーションで使われているキャリブレーションデータのリスト。

4.3 FD に対する検出器シミュレーション
4.3.1 大気蛍光
光子シミュレーションの過程では光子の生成を容易に扱うために、大気圏上空からシャワー軸に沿って
シャワーの縦方向プロファイルを 1 g/cm2 に分割する。式 1.15から、波長 λ、i番目において生成された
大気蛍光の光子数は以下の式で表される。

NFl
iλ =

dEdep

dX
yFli (hi)S

Fl
λ (hi)dxi (4.1)

i ：大気をシャワー軸に沿って分割したセグメント番号
dEdep

dX ：CORSIKA で得られた i番目のセグメント内のエネルギー損失量

yFli (hi) ：高さ hi における大気蛍光量 (1.3.3)
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SFl
λ (hi) ：高さ hi における大気蛍光のスペクトル線

dxi ：i番目のセグメントの長さ (1 g/cm2)

ここでは、垣本らが測定した大気蛍光発光効率の絶対値 [55]と FLASH のスペクトル [54]を用いた。大気
蛍光は大気中の減衰を考慮して望遠鏡に入射した大気蛍光の光子数を以下で計算することが可能である。

NFl,tel
iλ = NFl

iλT
Rayleigh
iλ (ri)T

Mie
iλ (ri)

Ai

4πr2i
(4.2)

i ：望遠鏡のセグメント番号

TRayleigh
iλ (ri) ：波長 λの光がレイリー散乱で距離 ri を伝播出来る確率

TMie
iλ (ri) ：波長 λの光がミー散乱で距離 ri を伝播出来る確率

Ai ：望遠鏡が光を検出可能な範囲

レイリー散乱とミー散乱については後の 4.3.3で詳しく説明する。

4.3.2 チェレンコフ光放射
大気蛍光の光子数と同様にチェレンコフ光子数もまた、各セグメント内でのエネルギー損失量から計算
することが可能である。式 1.18と式 1.19より、波長 λ、i番目において生成されたチェレンコフ光子数は
以下の式で表される。

NCh
iλ =

1

αeff(s)

dEdep

dX
dxiS

Ch
iλ (h, si)×

∫ ∞

lnEthr

yCh
γ (E, h)fe(E, s)d(lnE) (4.3)

SCh
iλ (h, si) ：シャワーエイジ si、高さ hiにおけるチェレンコフ光放射スペクトル

αeff(s)と積分項に関しては 1.3.3に記述している。チェレンコフ光の角度分布は式 1.21で表されており、
大気中の減衰を考慮した望遠鏡に入射するチェレンコフ光子数は以下のように計算される。

NCh,tel
iλ = NCh

iλ T
Rayleigh
iλ (ri)T

Mie
iλ (ri)

Ai

2πr2i sin θi
Aγ(X, θi, h) (4.4)

4.3.3 散乱光
大気蛍光とチェレンコフ光は大気中を通過する際に、大気と相互作用しレイリー散乱とミー散乱を起こ
す。 レイリー散乱は空気分子による散乱であり、ミー散乱は大気中の塵やエアロゾルによる散乱である。
これらの散乱によって方向が変わり望遠鏡に入射しない場合あるいは入射する場合も考慮してシミュレー
トする。
距離 r進んだ時にレイリー散乱する確率は以下の式で計算される。

TReyleigh = exp

[
− Xtrans

XReyleigh

(
400 nm

λ

)4
]

(4.5)

Xtrans ：大気中を光子が伝播する slant depth [g/m2]

XReyleigh ：レイリー散乱の平均自由行程 (λ = 400 nmで 2974 g/m2)

λ ：光子の波長
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レイリー散乱した光の角度分布は理論的に以下の式で求まる。

DReyleigh(θ) =
3

16π
(1 + cos2 θ) (4.6)

距離 r進んだ時にミー散乱する確率は以下の式で計算される。

TMie = exp

[
HM

LM cos θ

(
e−h1/HM − e−h2/HM

) λM
λ

]
(4.7)

HM ：スケール高さ

LM ：λM における水平方向の減衰長

h1 ：散乱点の高さ

h2 ：受信点の高さ

エアロゾルの密度は高さ HM の関数として指数関数で減少すると仮定する。ここでは、HM = 1.0 km,

LM = 2.5 km, λM = 360 nmとする。ミー散乱光の角度分布 (散乱位相関数DMie)は図 4.6に示す。

図 4.6: 立体角あたりに散乱された割合を散乱光の角度としてプロットした位相関数。散乱位相関数として使われる。

チェレンコフ光は到来方向から約 1.4◦ ずれた方向に放射されるので、散乱されたチェレンコフ光子数は
大気上空からシャワー軸に沿ってチェレンコフ光子数を積分した総和と比例する。一方で、等方的に放射
される大気蛍光は望遠鏡の視野内に散乱される確率は 1%未満である上、チェレンコフ光が放射される量と
比較して大気蛍光量は桁違いに少ない。よって、MC シミュレーションでは大気蛍光の散乱は無視してい
る。チェレンコフ光において、i番目のセグメントにおける波長 λの全チェレンコフ光子数 NCh,total

iλ は以
下のように i番目のセグメントで放射したチェレンコフ光子数と i番目以前のセグメントのチェレンコフ光
子数の和で表される。

NCh,total
iλ = NCh

iλ +NCh,pass
(i−1)λ (4.8)

そのため、レイリー散乱した光子数NRayleigh
iλ 、ミー散乱した光子数NMie

iλ 、次のセグメントまで伝播した光
子数Npass

iλ は以下のように表される。

NCh,Rayleigh
iλ = NCh,total

iλ [1− TRayleigh
iλ (dxi)]T

Mie
iλ (dli)

NCh,Mie
iλ = NCh,total

iλ TRayleigh
iλ (dxi)[1− TMie

iλ (dxi)]

NCh,pass
iλ = NCh,total

iλ TRayleigh
iλ (dxi)T

Mie
iλ (dxi)

(4.9)
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そのため、散乱された後望遠鏡に入射した光子数は以下のように求まる。

NRayleigh,tel
iλ = NRayleigh

iλ TRayleigh
iλ (ri)T

Mie
iλ (ri)

Ai

r2i
DRayleigh(θi)

NMie,tel
iλ = NMie

iλ TRayleigh
iλ (ri)T

Mie
iλ (ri)

Ai

r2i
DMie(θi)

(4.10)

4.3.4 “レイトレーシング”
ここまでは空気シャワー粒子によって放射された光が望遠鏡の視野内に到来するまでのシミュレーション
方法を説明した。ここでは光子が FD のミラーで反射されてから PMT で信号が検出されるまでのシミュ
レーション方法を説明する。TA/TALE FD 検出器シミュレーションでは PMT カメラで検出する信号を推
定するために、“レイトレーシング”技術を用いる。レイトレーシングでは光子がミラーに衝突した位置と
PMT カメラに入射した位置に対して各光子の軌跡を計算する。実際の応答を再現するためには検出器の
詳細をソフトウェアに実装する必要がある。シミュレーションソフトウェアで作成した TALE FD ステー
ションの構造を図 4.7に示す。実際に光子を検出するのに用いるミラーや PMT カメラだけでなく、支柱
やケーブルトレー、壁、屋根までの詳細な構造が実装されている。

図 4.7: ソフトウェアに実装している TALE FD の構造

レイトレーシングシミュレーションでは、各波長の全光子の軌跡を追うというかなり複雑な計算をする
必要がある。そこで計算時間短縮のため、光子軌跡の追跡において光子数はミラーの反射率、各望遠鏡の
UV フィルターの透過率、PMT の量子効率を掛けた値を用いている。i番目のセグメントから PMT カメ
ラに入射した光子数NRayTrace

i は以下のように求められる。

NRayTrace
i =

∫
Nphoton,tel

iλ Rmirror
iλ τUV

iλ Qiλdλ (4.11)

Nphoton,tel
iλ = NFl,tel

iλ +NCh,tel
iλ +NRayleigh,tel

iλ +NMie,tel
iλ

Rmirror
iλ ：ミラーの反射率

τUV
iλ ：UV フィルターの透過率

Qiλ ：PMT の量子効率
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PMT の応答プロファイル (図 2.10)の位置依存性はレイトレーシング後に考慮する。 PMT カメラに入
射した位置と時間を変え、各値に対してNRayTrace

i を計算する。今まで説明してきたシミュレーションの続
きで空気シャワー粒子が生成した光子を追ってレイトレーシングを行うのではなく、光子を放出するとこ
ろから始めるので独立したシミュレーションとなっている。その際、S. Lafebre ら (2009) [117]の横方向分
布のシャワーの広がりを考慮して各光子を放出する。放出された光子はミラーの有効領域内からランダム
に選ばれた位置で反射すると仮定する。反射された光を追跡し PMT カメラに入射するかを調べる。その
際、軌跡が建物などの障害物と交差したり、PMT カメラに入射しない場合はその時点で光子の追跡を終了
する。光子が PMT カメラに入射した場合は、光電子に変換し各 PMT ゲインで増幅、FADC 装置でデジ
タル化 (TALE FD の場合）、または time window で積分 (TA MD の場合）する。入射時間は検出器の応
答にかかる時間も考慮して算出し、PMT の波形はこれらの信号の和とする。これらの処理を繰り返し、空
気シャワーからの全 PMT 信号の計算結果を各 PMT に格納し、その後トリガー判定を行う。
図 4.8は望遠鏡に入射された蛍光、チェレンコフ、レイリー散乱、ミー散乱光子の寄与を示している。赤
が蛍光、青がチェレンコフ、ピンクがレイリー散乱、緑がミー散乱の光子数を表す。上の図は FD の F.O.V.

に空気シャワーが衝突し大量の蛍光が検出された例である。下の図は空気シャワーが FD に向かってくる
ため、チェレンコフ光子が多く検出された例である。

図 4.8: 望遠鏡に入射された蛍光、チェレンコフ、レイリー散乱、ミー散乱光子数を示す。上の図は FD の F.O.V. に
空気シャワーが衝突し大量の蛍光が検出された例を示す。下の図は空気シャワーが FD に向かってくるため、
チェレンコフ光子が多く検出された例を示す。
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第5章 イベント再構成

この章ではハイブリッドイベントの再構成の概要について述べる。ハイブリッド再構成は SD のプレ解
析、空気シャワー検出面 (Showe-Detector Plane, SDP)の決定、空気シャワージオメトリ再構成、空気シャ
ワーの縦方向発達再構成の 4段階で構成されている。ハイブリッド再構成は FD 単眼の再構成方法に基づ
き、光子を検出した PMT カメラ全てと 1台の SD からの情報を用いた再構成方法である。地表に到達し
た荷電粒子を検出した SD の情報を追加することで、FD 単眼再構成より空気シャワーの到来方向の決定精
度を大幅に向上させた。ここでは、特に TALE FD と TALE infill SD を用いた TALE infill ハイブリッド
データのイベント再構成について述べる。

5.1 FD プレ解析
1st セレクション

PMT 信号のセレクションは以下の 4ステップで構成される。1st セレクションでは、波形の形から空気
シャワー由来の信号を検出した PMT のみ選択し、ノイズを検出した PMT を除去する。空気シャワー由
来の信号は図 5.1の左の図に示すように三角形の形状をしているのに対し、ノイズは右の図に示すように
三角形の形状が見られない。そこで、図 5.2のように記録された全波形を三角形でフィッティングし、波
形のピーク pと幅 ωの最大 significance σ(ω, p)を計算する。ここで、significance σ(ω, p)は以下のように
定義される。

σ(ω, p) =

p+ω∑
i=p−ω

Fsub(i)W (i)

p+ω∑
i=p−ω

Prms(i)W (i)

(5.1)

Fsub(i) ：i番目の波形からペデスタルの平均値を引いた値

W (i) ：重み (ω − |p− i|)

Prms ：ペデスタルの標準偏差

各ペデスタルの平均値と標準偏差はパルス以外の部分を用いて計算する。ピーク pは全ビン、幅 ωは 0か
ら 30番目のビンに対してフィルタースキャンを行う。

64



time [100 ns]
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90 100

A
D

C
 c

o
u

n
ts

0

20

40

60

80

100

120

140

160
Entries  100

Mean    48.61

Std Dev     25.31

TALE FD PMT signal (Shower)

time [100 ns]
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90 100

A
D

C
 c

o
u

n
ts

0

20

40

60

80

100

120

140

160
Entries  100

Mean    50.25

Std Dev     27.19

TALE FD PMT signal (Noise)

図 5.1: TALE FD の PMT で得られた典型的な波形。左の図は TALE FD によって検出された空気シャワーの信号
で、右の図はノイズを示す。
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図 5.2: ω で重み付けされた三角形でフィットする概要図。

significance が最大となる pと ωの組み合わせを見つけ、PMT のタイミング T とその誤差 σT、光電子数
Npeを以下の式で求める。再び、波形をスキャンしてパルス領域の最初のビン (ピークより左側でFsub(i) < 0

となるビン)と最後のビン (ピークより右側で Fsub(i) < 0となるビン)を決める。

T =

endBin∑
i=startBin

i× Fsub(i)

endBin∑
i=startBin

Fsub(i)

× 100 ns (5.2)

σ2
T =

endBin∑
i=startBin

(T − i)2 × Fsub(i)

endBin∑
i=startBin

Fsub(i)

× 100 ns (5.3)

Npe = Gain×
endBin∑

i=startBin

Fsub(i) (5.4)
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100 nsは 10Mhzサンプリングに対応するビン幅である。タイミング T はパルスの重心を表す。Gain は
UVLED 較正から得られる ADC カウントから光電子数への変換係数である (2.1.4)。
これによって得られた significance でノイズ除去が可能か確認するため、空気シャワーを検出した場合の
波形とノイズのみの波形に対する significance σ(ω, p)の分布を比較した (図 5.3)。図 5.3の左図より、ノ
イズの significance の分布は ∼ 6σ 以下であることがわかる。よって、6σ より大きい significance を持つ
PMT を空気シャワーを検出した PMT として選択し、2st セレクションにかける。1st セレクションでは
6σ未満の significance を持つ PMT をノイズとして除去するが、最後の 4th セレクションで空気シャワー
由来の信号と判断される可能性もある。

図 5.3: 三角形でフィットして得られた significance の分布。左がノイズ、右が空気シャワーを検出した場合の signif-
icance の分布を表す。

2nd セレクション

1st セレクションでは PMT の波形からノイズを除去したが、星や飛行機の光などの夜空の背景による大
きなノイズは残ったままである。そこで、2nd セレクションでは方向を用いてノイズを除去する。FD で検
出された空気シャワーは図 2.5のように、光子を観測した PMT は線上に分布している。これは、大気蛍
光やチェレンコフ光を放射する粒子が空気シャワー軸付近で多く生成されるためである。この特徴を利用
して、空気シャワー軸から離れた方向の光子を観測した PMT は空気シャワー由来では無いノイズを検出
したと考えることが出来る。
そこで、空気シャワーイメージの中心軸をハフ変換アルゴリズム [118]を用いて近似的に空気シャワー軸
とみなし、この直線と PMT の視野方向との離角 β を求める。β 分布において孤立する PMT はノイズと
して除去する。

図 5.4: 左：空気シャワーイメージ。真ん中の線はハフ変換アルゴリズムを用いて求めた空気シャワー軸を表す。右：
離角 β の分布。この例では中心から 4◦ 離れている PMT を除去する。
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3rd セレクション

2nd セレクションで空気シャワー軸から離れたノイズを除去したが、空気シャワー軸付近のノイズは残っ
たままである。そこで、3rd セレクションでは式 5.2で求めたタイミング T を用いてノイズを除去する。
各 PMT に入射するタイミングは空気シャワーの到来方向とコア位置に依存する。予測される観測時刻は
以下の式で計算される。

ti = t∗ +
1

c

sinψ − sinαi

sin(ψ + αi)
r∗ (5.5)

t∗ ：空気シャワートラック中心のタイミング

ψ ：空気シャワートラック中心を観測した PMT の視野方向と空気シャワー軸
のなす角

r∗ ：FD から空気シャワートラック中心までの距離

αi ：i番目の PMT の縦方向の視野角度

これらのパラメータは図 5.5の左の図上に表示している。全 PMT に対して観測時刻と式 5.5で求められ
た予測される観測時刻の差∆T を計算する。次に、∆T をビン幅 100 nmのヒストグラムで表す。そのヒス
トグラムを先頭からスキャンし、エントリーのない最初のビンを除去する ∆T のしきい値とする。そのし
きい値より大きな∆T を持つ PMT を除去することで、空気シャワー由来の光子とタイミングが異なるノ
イズを除去する。

図 5.5: 左：空気シャワートラックと式 5.5で使われているパラメータを示す。右：ノイズ PMT を探すためのタイ
ミングフィット。この例では (2.5◦, 19µs)にある孤立した PMT を除去する。

4th セレクション

1st セレクションで significance 6σ 以上の PMT を選択することで、自信を持って空気シャワー由来と
いえる PMT の情報を用いて 2nd, 3rd セレクションすることが出来た。しかし、除去された significance

6σ未満の PMT の中に空気シャワー由来の信号が混ざっている可能性がある。2007年の M-1 グランプリ
で敗者復活のサンドウィッチマンが優勝したように、最初のふるいに掛けられたものが実は重要だったり
する。よって、4th セレクションでは 1st セレクションで除去された PMT の中から空気シャワー由来の
信号を探す、いわば敗者復活戦を行う。今までのセレクションで選ばれた PMT の信号から得られらパラ
メータを基準として、以下の方法で再度 PMT の選別を行う。
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まず、求めた SDP 上での PMT の仰角と PMT のタイミング情報をモノジオメトリ再構成と同じ方法
でタイミングフィットする。SDP の求め方は 5.2.3で、タイミングフィットは 5.2.4で詳細を説明する。次
に、significance 6σ 未満も含めた全 PMT に対しタイミングフィットした関数とのタイミングの差 Ri と
SDP からの離角 βi を計算する。

Ri = |f(αi)− Ti| (5.6)

βi = sin−1(ni · nSDP) (5.7)

αi ：ハフ変換アルゴリズムで求まった空気シャワー軸に投影された i番目の PMT の仰角

f(α) ：αi においてフィットに用いたタイミング関数

ni ：i番目の PMT の単位ポインティングベクトル

nSDP ：SDP の基準となる単位ベクトル

これらのパラメータを用いて表 5.1に基づき分類する。まず、SOFT クラスの基準を満たす PMT を選別
する。分類された PMT は、隣接した PMT (離角が判定される PMT < 5◦、時間差 < 5µs)との αi と Ti

のリニアフィッティングを行う。その後表 5.1を満たす場合、空気シャワーを観測した PMT と判定され
る。空気シャワーを観測したと判定された PMT のリストを更新した後、最初から PMT の判定処理を行
う。この処理を SOFT クラスに分類された全 PMT を再判定するまで繰り返す。次に、HARD クラスに
ついても同様の手順で判定を行う。これもまた、HARD クラスに分類された全 PMT を再判定するまで繰
り返す。

SOFT HARD

Ri <0.2µs <0.1µs

βi <4◦ <2◦

threshold

Nlinear > 3

Rlinear <0.1µs

表 5.1: 左：4th セレクションで PMT を SOFT クラスと HARD クラスに分類する基準。右：4th セレクションに
おけるリニアフィッティングの判断基準。Nlinear はフィットに使用した PMT の数、Rlinear はフィットされ
た関数からの時間差を表す。

セレクション前後でどのようなイベントが除去されているかを調べた (図 5.6)。セレクション後はセレ
クション前と比較して、タイミングがずれている、あるいは空気シャワー軸から離れているイベントをう
まく除去出来ていることがわかる。

図 5.6: 実際に TA FD で観測された 3 > σ のイベントの空気シャワー像。各点は PMT の方向、色は検出した時刻、
点の大きさは光電子数に比例しており、光電子数の多さを表す。右の図の×印はセレクションによって除去さ
れた PMT を示す。したがて、PMT セレクションはノイズ除去に有効であることがいえる。
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5.2 空気シャワージオメトリ再構成
ジオメトリ再構成では、空気シャワーのコア位置と到来方向である空気シャワージオメトリを決定する。
ここでは、FD と SD のデータを用いた“ハイブリッドジオメトリ再構成”について説明する。まず、図
5.7に示すような、空気シャワー検出面 (SDP)と呼ばれる FD と空気シャワー軸を含む平面を決定し、そ
の面上に空気シャワー軸を再構成する。

図 5.7: 空気シャワー検出面 (SDP)と呼ばれる FD と空気シャワー軸を含む平面。 [119]。

5.2.1 SD のプレ解析
トリガーされた全 SD の波形をスキャンし、各 SD に対して信号を検出した時刻と検出した粒子数を求
める。S/Nを用いて求めた波形の最初の立ち上がり時刻を、SD で粒子を検出した時刻とする。各層のペ
デスタルレベルとその標準偏差は 10分ごとにモニターしている値を用いる。3× σped から 10× σped の間
に粒子を検出した波形があるか調べる。図 5.8の縦方向の左の点線から右の点線までの間を信号領域とす
る。その領域内の信号の積分値にシングルミューオンヒストグラムから得られる換算係数を掛けて、単位
が MIP の粒子数に変換する。そして、3MIP以上の信号を検出し、SDP(5.2.3)から 1 km未満の距離にあ
る SD を選択し、ハイブリッドジオメトリ再構成を行う。
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図 5.8: SD の信号の例。縦方向の点線はパルスのエッジを表す。縦方向の左の点線から右の点線までの間を信号領域
とする。信号領域の最初のビンの時刻を立ち上がり時刻とする。横方向の点線はペデスタルの平均を表す。

5.2.2 各 PMT の視野の推定
空気シャワーのジオメトリや縦方向発達を正確に再現するためには、各 PMT の視野方向と視野を正確
に知る必要がある。PMT の視野は PMT カメラやミラーの位置、周囲の障害物を含む望遠鏡全体の構造、
PMT の非一様性などに影響される。したがって、レイトレーシングシミュレーションを行い各 PMT の視
野を計算する必要がある。
レイトレーシングシミュレーションでは各望遠鏡に 0.125◦ ごとに平行な光を入射し、PMT に入射した
光子数をカウントする。これにより、各 PMT の感度が得られる (図 5.9)。感度分布の重心を計算し、そ
れを各 PMT のポインティングベクトルとする。方向の特性はあとで述べる逆モンテカルロでより高速に
計算するために重要となる。
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図 5.9: TALE FD ステーションにある #15 番の望遠鏡の PMT の視野と望遠鏡全体の方向の特性。カラーバーはレ
イトレーシングシミュレーションによって計算された感度を示す。
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図 5.10: 中央、端、隅にある各 PMT の視野を示す。カラーバーはレイトレーシングシミュレーションによって計算
された感度を表す。

5.2.3 空気シャワー検出面の決定
PMT セレクション後に残った PMT の情報を用いて、SDP を決定することが出来る。全ての大気蛍光
とチェレンコフ光が空気シャワー軸から FD 方向にまっすぐ放射されるならば、SDP の法線ベクトルnSDP

は PMT の視野ベクトル ni と垂直となる。その場合、単純にセレクションで残った PMT の視野ベクト
ルで張られた平面を SDP とすればよい。しかし、実際には光子が横方向に広がりながら放射されているの
で、幅を持ったトラックが検出される。そこで、空気シャワー軸に近い PMT は多くの光子を検出するとい
う考えから、観測した光電子数を考慮した以下のような関数を最小化する nSDPを探し、SDP を決定する。

χ2 =
∑
i

(ni · nSDP)
2 · ωi

σ2
i

(5.8)

ni ：i番目の PMT の単位ポインティングベクトル
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nSDP ：SDP の法線ベクトル

σi ：i番目の PMT の視野に関係する角度の不確かさ (σi = 1◦)

ωi ：i番目の PMT の重み

重み ωi は以下のように定義される。
ωi =

Npe,i∑
i

Npe,i
(5.9)

5.2.4 ハイブリッドジオメトリフィット
SDP の決定後はセレクションされた PMT のポインティング方向とタイミングを用いたフィッティング
から、空気シャワージオメトリを計算することが出来る。ここで、フィットに用いる関数を図 5.11に示す。
αiは i番目の PMT の仰角、ti,expはある空気シャワーにおいて i番目の PMT で観測されると予測された
時刻である。tcoreは空気シャワーが地上に到来した時刻、rcoreは FD ステーションから空気シャワーコア
までの距離、ψ は SDP 平面と地上のなす角である。空気シャワーが大気中を通過し、FD から rp 離れた
位置で時刻 tp に 1つの光子を放射したとする。その光子が i番目の PMT で観測される時刻 ti,exp とコア
が地上に到来する時刻 tcore は以下の式で求まる。

ti,exp = tp +
1

c
|rp| (5.10)

tcore = tp +
1

c
|rcore − rp| (5.11)

rcore ：FD からコア位置までのベクトル

この 2式より、光子を放射した時刻 tp を削除すると、

ti,exp − tcore =
1

c
(|rp| − |rcore − rp|) (5.12)

となる。正弦定理より、
|rp| =

rcore
sin(ψ + αi)

· sinψ (5.13)

|rcore − rp| =
rcore

sin(ψ + αi)
· sinαi (5.14)

となる。そのため、i番目の PMT で観測されると予測される時刻 ti,exp は以下の式で表される。

ti,exp = tcore +
1

c

sinψ − sinαi

sin(ψ + αi)
rcore (5.15)

ハイブリッド観測の場合空気シャワーコア付近で荷電粒子を観測した SD の時刻情報を持つので、コアが
地上に到来する時刻 tcore は以下のように表される。

tcore = tSD +
1

c
(rcore − rSD) cosψ (5.16)

tSD ：SD の信号の立ち上がり時刻 (5.2.1)

PMT と SD 両方の情報を用いて再構成出来るのはハイブリッド観測の利点である。SD 単体観測の場合は
複数台で観測する必要があるが、ハイブリッド観測の場合は条件を満たす SD が 1台でもあれば、tSD と
rSDを用いてフィッティングパラメータ tcoreを削除しパラメータを 1つ減らすことが可能である。したがっ
て、予測される時刻 ti,exp は以下で表される。

ti,exp = tSD +
1

c
(rcore − rSD) cosψ +

1

c

sinψ − sinαi

sin(ψ + αi)
rcore (5.17)
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フィッティングで最小にすべき χ2
geo は以下の式で表される。

χ2
geo =

∑
i

(ti,exp − Ti)
2

σ2
Ti

(5.18)

Ti ：i番目の PMT で実際に光子が観測された時間

σTi
：タイミング誤差 (式 5.2)

再構成に用いる SD の候補が複数台ある場合は、χ2
geoを最小にする SD 1台を再構成に用いる。図 5.12に

ハイブリッド観測と FD 単眼観測によって再構成された空気シャワーの例と、それぞれで求められたパラ
メータを示す。

𝛼"

rcore

t = tcore

shower axis

FD
𝜓

t = t𝑖,exp

𝛼"

shower front plane

rSD

rcore

t = tcore

t = tSD

FD
𝜓

SD
SD

Monocular Geometry Reconstruction Hybrid Geometry Reconstruction

shower axis
in SDPin SDP

t = tp

t = t𝑖,exp

𝒓&

図 5.11: 単眼観測とハイブリッド観測のジオメトリ再構成の模式図。測定値 αi とフィッティングパラメータ tcore,
rcore, ψ の関係を示す。ハイブリッド観測の場合、SD から得られる tSD と rSD を用いて tcore を削除するこ
とができる。よって、フィッティングパラメータが 2つになり、空気シャワージオメトリの決定精度を向上
させることがわかる。
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図 5.12: 青い線はハイブリッド観測によるジオメトリ再構成結果、赤い線は同じイベントを単眼観測した場合のジオ
メトリ再構成結果を示す。三角形は再構成に用いた SD、点は光子を観測した PMT を示す。色は到来時刻
の違いを表し、紫から赤になるにつれ到着時刻が遅くなることを示す。
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5.3 空気シャワーの縦方向発達再構成
得られた空気シャワージオメトリを基に、逆モンテカルロ (Inverse Monte Carlo, IMC)法 [120]を用い
て空気シャワーの縦方向発達を計算する。この逆モンテカルロ法では、観測された光電子数を最も再現する
空気シャワーをモンテカルロシミュレーションを用いて探す方法である。ここでは、モンテカルロシミュ
レーションを用いて、ジオメトリ再構成で求まった空気シャワー軸に沿って空気シャワーの縦方向発達パ
ラメータXmax, Nmaxの値を変え様々な空気シャワーを生成する。シミュレーションで観測されると予測さ
れる光電子数と実際に観測された光電子数を比較し、観測された光電子数を再現する空気シャワーを選ぶ。
再構成にモンテカルロ法を用いることで、チェレンコフ光やその散乱光も考慮して再構成をすることが可
能となった。

5.3.1 Xmax決定
空気シャワー縦方向発達曲線は、Gaisser-Hillas 関数 (式 1.14)を用いる。最初の相互作用点 X0 と相互
作用長 λは本研究では 0 g/cm2 と 70 g/cm2 としている。
Gaisser-Hillas 関数を用いてNmax = 1の場合の空気シャワー軸に沿った大気中のエネルギー損失を計算
する。そして、空気シャワー軸に沿った大気蛍光子数とチェレンコフ光子数を推定する。これは式 4.1や
式 4.3と同じように行われる。GDAS と LIDAR システムで測定した大気パラメータを用いて、望遠鏡に
入射する大気蛍光、チェレンコフ光、散乱光子の数を計算する。
次に、レイトレーシングシミュレーションを行う。ここでは、ミラーの反射率、UV フィルターの透過
率、PMT の量子効率などの較正要素を考慮し、各 PMT で観測される光子数を推定する。これらすべて
を直接計算していると時間がかかるので、計算時間を短縮するため図 5.10に示す各 PMT の方向の特性の
データベースを用いて較正要素を考慮する。したがって、i番目の PMT で観測されると予測される光子数
N exp

pe,i は以下の式で表される。
N exp

pe,i =

∫
X

NRayTrace(X) · Si(r)dX (5.19)

NRayTrace(X) ：深さX から望遠鏡に入射した光子数 (式 4.11)

Si(r) ：i番目の PMT の感度

そして、逆モンテカルロ法でシミュレートした空気シャワーにおける観測した空気シャワーの再現度は以
下の χ2

pfl で評価する。

χ2
pfl =

∑
i

1

σ2
i

 Npe,i∑
i

Npe,i
−

N exp
pe,i∑

i

N exp
pe,i

2

(5.20)

i番目の PMT の光子数と光子数の総和の比をとることで最初にNmax = 1と仮定した影響が出ないように
している。Xmax を変化させながら、χ2

pfl を最小にする最適なXmax を探す。

5.3.2 Nmax決定
Xmaxを決定する際はNmax = 1としてシミュレーションで予測された光電子数と実際に観測された光電
子数を比較した。したがって、Nmaxは検出された光電子の総和とNmax = 1と仮定したシミュレーション
から得られた光電子数の総和の比をとることで簡単に計算することが可能である。

Nmax =

∑
i

Npe,i∑
i

N exp
pe,i

(5.21)
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観測された空気シャワーと逆モンテカルロで予測された光電子数の比較を図 5.13に示す。

図 5.13: 観測された空気シャワーと逆モンテカルロ法によって予測された空気シャワーの slant depth あたりの光電
子数の分布。左：観測された空気シャワーの光電子数を表す。右：左のデータに加え、逆モンテカルロで推
測された空気シャワーの光電子数を重ねて表示。点とエラーバーは観測されたデータを示す。赤い領域は大
気蛍光の光子数、青い領域はチェレンコフ光子数、ピンクの領域と緑の領域はレイリー散乱された光子数と
ミー散乱された光子数を表す。

5.3.3 エネルギー決定
空気シャワー軸に沿った大気中のエネルギー損失量の総和として、電磁成分のエネルギーを計算するこ
とが可能である。以下の式に、逆モンテカルロ法で求めたXmax, Nmaxを Gaisser-Hillas 関数に代入して積
分すると電磁成分のエネルギー Ecal が求まる。

Ecal =

∫ ∞

X0

αeff(X)Nmax

(
X −X0

Xmax −X0

)Xmax−X0
λ

exp

(
Xmax −X

λ

)
dX (5.22)

αeff ：slant depth Xにおいて空気シャワー粒子が電離損失率の平均値 (式 1.16)

ここで、電磁成分のエネルギーEcalは 1次宇宙線のエネルギーと一致しないことに注意してほしい。Ecalは
望遠鏡が観測した光子数から求められた。一方で、望遠鏡で観測されていないエネルギー (missing energy)

が存在する。それは空気シャワー粒子の中でも低エネルギーのミューオンや中性粒子（主に、ニュートリノ
や中間子）などの電荷を持たない粒子に与えたエネルギーである。これらは大気蛍光やチェレンコフ光を
放射しないためエネルギーを測定することが不可能である。よって、1次宇宙線のエネルギーを求めるには
missing energy を補正する必要がある。

missing energy 補正

望遠鏡で観測することが出来ない、低エネルギーのミューオンや中性粒子に与えたエネルギー (missing

energy)をモンテカルロシミュレーションを用いて補正する。
我々は 100% 陽子/ヘリウム/窒素/鉄の空気シャワーからなる数千以上の CORSIKA 空気シャワーを調
べ、それぞれの missig energy を計算した。4つの 1次宇宙線による全エネルギーと電磁成分のエネルギー
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の比は以下のようにパラメーター化される (図 5.14)。

Ecal

E0
= a1 + a2 log10

Ecal

eV
+ a3

(
log10

Ecal

eV

)2

+ a4

(
log10

Ecal

eV

)3

(5.23)

各パラメータは表 5.2にまとめている。図 5.14より、1次宇宙線が陽子の空気シャワーが生成する missing

energy は他の粒子種より少ないことがわかる。これは原子核から生成される空気シャワーは陽子から生成
される空気シャワーと比べて、ミューオンやニュートリノを多く含んでいるためである。

/eV)
cal

log(E
15.5 16 16.5 17 17.5 18 18.5 19

0
/E

ca
l

E

0.6

0.65

0.7

0.75

0.8

0.85

0.9

0.95

1

- proton
- helium
- nitrogen
- iron

0/E
cal

/eV) vs.  E
cal

log(E

図 5.14: 電磁成分のエネルギーを関数とした電磁成分のエネルギーと 1次宇宙線のエネルギーの比。

proton helium nitrogen iron

a1 -3.133015×10−1 -6.765687×10−1 -9.278369×10−1 -1.400836

a2 6.016149×10−2 7.710172×10−2 8.701277×10−2 1.084654×10−1

a3 3.181522×10−3 4.398199×10−3 5.163767×10−3 6.609775×10−3

a4 -1.527511×10−4 -2.124121×10−4 -2.453553×10−4 -3.147523×10−4

表 5.2: 各粒子種における missing energy 推定のフィットパラメータのまとめ。

これで 1次宇宙線の粒子種ごとに missing energy 補正が可能になったが、実際に観測した宇宙線の粒子
種を正確に推定するのは困難である。そこで、H4a モデル [121]で予測された質量組成に基づき、missing

energy 補正を行う。そして、観測データに対して空気シャワーの全エネルギーを計算する。

5.4 Profile Constrained Geometry Fit

TALE FD で観測される低エネルギーイベントは 5.2.4で再構成しても track length や time extent が
短いため、ジオメトリ再構成で決定精度が高い再構成結果を与えるのが困難であった、そこで、空気シャ
ワージオメトリと縦方向発達を同時に再構成する Profile Constrained Geometry Fit(PCGF) を用いてい
る。PCGF は HiRes 実験で大気蛍光が支配的なイベントを再構成するために考案された [122, 123]。現在
は TALE FD 単眼再構成によりチェレンコフ光が支配的なイベントに対して用いられている [124]。
最初にラフフィットが行われる。まず、角度 ψ のスキャンが行われる。スキャンの範囲は初期値から

10◦ ∼ 170◦であり、1◦ステップでスキャンが行われる。各固定値 ψに対して、残り 1つのパラメータであ
る rcoreがハイブリッドジオメトリ再構成によって計算される。次に、与えられた空気シャワージオメトリ
に対して、Xmaxの値を変えるごとに逆モンテカルロフィットが行われる。Xmaxの値は 500.0, 550.0, 600.0,
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650.0, 700.0, 750.0g/cm2の 6つに変え、フィット中はXmaxの値を固定し逆モンテカルロが行われる。モ
ンテカルロシミュレーションによって 1016eVの鉄の空気シャワーの ⟨Xmax⟩は約 500g/cm2、1019eVの陽
子の空気シャワーの ⟨Xmax⟩は約 750g/cm2であることがわかっている。再構成に用いるXmaxの値の範囲
はこれらの数値で選ばれる。各トライアルで、χ2

geo(式 5.18)と χ2
pfl(式 5.20)の和である χ2

comを計算する。
モンテカルロイベントに対するラフスキャンの例を図 5.15に示す。ψの真値は縦の破線で示してる。この
ラフフィットによって χ2

com が最小となる ψ, rcore, Xmax が求められた。次に、その値を初期値とし初期値
近傍のより詳細な解析が行われる。この解析では downhill simplex 法 [125]を実装した AMOEBA 関数を
用いている。ψとXmax をわずかに変化させながら、χ2

com が最小である最も観測された空気シャワーの再
現度が高い空気シャワーのジオメトリと縦方向発達が最終的な再構成結果として選択される。

77



116 118 120 122 124 126 128 130 132

 
g

eo
2 χ 1

116 118 120 122 124 126 128 130 132

 
p

fl
2 χ

1

10

 [degree]ψ
116 118 120 122 124 126 128 130 132

 
co

m
2 χ

1

10

best fit:
 = 127.78 degreeψ

2 = 500 g/cmmaxX
 = 1.045

com
2χ

(a) PCGF スキャン (Xmax = 500 g/cm2)

116 118 120 122 124 126 128 130 132

 
g

eo
2 χ 1

116 118 120 122 124 126 128 130 132

 
p

fl
2 χ

1

10

 [degree]ψ
116 118 120 122 124 126 128 130 132

 
co

m
2 χ

1

10

best fit:
 = 127.28 degreeψ

2 = 550 g/cmmaxX
 = 0.745

com
2χ
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(c) PCGF スキャン (Xmax = 600 g/cm2)
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(d) PCGF スキャン (Xmax = 650 g/cm2)
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(e) PCGF スキャン (Xmax = 700 g/cm2)
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(f) PCGF スキャン (Xmax = 750 g/cm2)

図 5.15: ψ を関数とした各 Xmax における、 χ2
geo, χ

2
pfl, χ

2
com の変動。最適解は各図の左下に表示している。ψ =

126.78◦, Xmax = 600 g/cm2 のとき、χ2
com が最小となった。 モンテカルロで ψ = 126.615◦, Xmax = 585

g/cm2の空気シャワーを生成したのに対し、ハイブリッドジオメトリフィットのみによる最適解はψ = 123.78◦

である。
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5.5 イベントの例
TALE FD はチェレンコフ、大気蛍光、混合の 3種類のイベントを観測する。チェレンコフイベントは主
にチェレンコフ光による信号が観測され、大気蛍光イベントは主に大気蛍光による信号が観測される。混
合イベントは大気蛍光とチェレンコフ光による信号が同程度ほど観測されるイベントである。TALE infill

ハイブリッドで観測されるのは主にチェレンコフイベントである。TALE infill ハイブリッドで観測される
イベントの例を図 5.16に示す。

図 5.16: TALE infill ハイブリッド (TALE FD + TALE infill SD)で観測された低エネルギーのチェレンコフイベン
ト。左:SD display。ハイブリッドモードの再構成で求められた到来方向はピンクの矢印で表されており、十
字の交点は再構成で求められたコ ア位置を示す。それに対する MC で生成した真の到来方向とコア位置は
黒の矢印と交点で表されている。点は荷電粒子を検出した SD を表し、点の色は荷電粒子の観測時間を表す。
右上:FD display。 黒線はフィットで求めた SDP を表す。下の真ん中:ハイブリッドジオメトリフィット。
青の三角は光子を 観測した PMT のタイミング、オレンジの下三角は荷電粒子を検出した SD のタイミン
グ、赤の三角は再構 成に使用された SD のタイミングを表す。右下:再構成されたシャワーの縦方向発達と
大気蛍光、チェレン コフ光、散乱光の寄与。
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第6章 データ解析

6.1 TALE infill ハイブリッド観測のシャワーパラメータの決定精度
TALE FD と TALE infill SD を用いた TALE infill ハイブリッド観測におけるシャワーパラメータの決
定精度を以下に示す。モンテカルロシミュレーションで生成した真値と再構成で求めた値を比較し、シャ
ワーパラメータの決定精度を推定した。

6.1.1 モンテカルロシミュレーションの条件
シャワーパラメータの決定精度を評価するため、TALE infill SD アレイ全体を覆う半円 (図 6.1)に表 4.1

の条件で空気シャワーを生成した。

図 6.1: MC でシャワーを生成した範囲。水色の三角は TALE FD を表し、四角は TALE infill SD と TALE SD を
表す。横軸・縦軸ともに単位は mである。TALE infill SD アレイ全体を覆う半円で生成した。

6.1.2 Quality Cuts

再構成に成功したイベントに対して Quality Cuts を掛けることでシャワーパラメータの決定精度が良い
イベントを取り出す。そのため、再構成をする上で必要な情報が多いイベント、つまり検出された信号がよ
り多いイベントを取り出すような条件を設けている (表 6.1)。
大気蛍光イベントとチェレンコフ光イベントでは異なる特徴を持つ。チェレコフ光は到来方向とほとん
ど角度を変えず放射されるため、チェレンコフ光が支配的な空気シャワーは FD に向かってくる場合に十分
に観測される。一方で、大気蛍光は等方的に放射されるため、大気蛍光が支配的なイベントは FD の視界
を横切るイベントでも十分に観測される。そのため、それぞれのシャワータイプに適応した条件を設けてい
る。表 6.1において、全信号に対する大気蛍光の寄与が 75%を超えるイベントを大気蛍光イベント (FL)、
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全信号に対する大気蛍光の寄与が 75%以下のイベントをチェレンコフイベント (CL)とする。TALE infill

実験で観測されるイベントの 9割は CL イベントである。

Variable CL FL

1. 3 MIPs 以上検出した SDの台数 ≥ 1 applied

2. NsaturatedPMT = 0 applied

3. Xmax が TALE FD の視野内 applied

4. track length [deg] >8◦ -

5. time extent [µs] >0.1µs -

6. NPMT > 10 -

7. Nphoton/NPMT > 50 -

8. Nphoton - > 2000

表 6.1: Quality Cuts 条件。

6.1.3 検出器のシャワーパラメータの決定精度
Quality Cuts (6.1.2)を通過したイベントを用いて、SDP と地上のなす角 ψ、FD とシャワー軸との距離

Rp、Xmax、エネルギー、コア位置の X軸方向のズレ、コア位置の Y軸方向のズレの 6つのシャワーパラ
メータの決定精度を評価した (図 6.2, 6.3, 6.4, 6.5, 6.6, 6.7)。

図 6.2: 左側：1015.8 eVにおける (ψrec −ψsim)のヒストグラム。黒線はガウス分布でフィットした結果を示す。右側：
ψ の決定精度。点はバイアス、エラーバーは分解能を示す。上側は陽子、下側は鉄の結果を表す。
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図 6.3: 左側：1015.8 eVにおける (Rp rec −Rp sim)のヒストグラム。黒線はガウス分布でフィットした結果を示す。右
側：Rp の決定精度。点はバイアス、エラーバーは分解能を示す。上側は陽子、下側は鉄の結果を表す。

図 6.4: 左側：1015.8 eVにおける (Xrec
max −Xsim

max)のヒストグラム。黒線はガウス分布でフィットした結果を示す。右
側：Xmax の決定精度。点はバイアス、エラーバーは分解能を示す。上側は陽子、下側は鉄の結果を表す。
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図 6.5: 左側：1015.8 eV における (Erec − Esim) のヒストグラム。黒線はガウス分布でフィットした結果を示す。右
側：エネルギーの決定精度。点はバイアス、エラーバーは分解能を示す。上側は陽子、下側は鉄の結果を表す。

図 6.6: 左側：1015.8 eVにおける (CoreXrec−CoreXsim)のヒストグラム。黒線はガウス分布でフィットした結果を示
す。右側：コア位置の X軸方向の決定精度。点はバイアス、エラーバーは分解能を示す。上側は陽子、下側は
鉄の結果を表す。点線はアレイ間隔の 100mを示す。
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図 6.7: 左側：1015.8 eVにおける (CoreYrec−CoreYsim)のヒストグラム。黒線はガウス分布でフィットした結果を示
す。右側：コア位置の Y軸方向の決定精度。点はバイアス、エラーバーは分解能を示す。上側は陽子、下側は
鉄の結果を表す。点線はアレイ間隔の 100mを示す。

6.2 Xmaxのカットバイアスの最小化
現在用いている Quality Cuts 条件は TALEハイブリッド解析で用いられていた条件と同じである。6.1.2

で述べたように、Quality Cuts はより長い時間及びより多くの光子を検出したイベントを選択する。到来
方向と核種が同じ場合、宇宙線のエネルギーが低くなるにつれXmaxは小さくなる。そのため、観測する宇
宙線のエネルギーより高エネルギーの宇宙線に最適化されたカット条件を適用すると、低エネルギー宇宙
線の中では珍しいXmaxが大きいイベントを選択する。その結果、Xmaxが小さいイベントが支配的である
にも関わらず、Xmax が大きいイベントを取り出して間違った評価をしてしまう。
Xmax のカットバイアスが大きい場合、解析に 2つの影響を与えることが予測される。１つは PeV 領域
の宇宙線のイベント数が激減する点である。これにより、TALE infill 実験の狙いである knee 領域までの
拡張が達成されない可能性がある。もう 1つは、宇宙線核種にバイアスがかかる点である。宇宙線の到来
方向とエネルギーが同じ場合、重い原子核ほどXmaxが小さくなるため、本来の質量組成より陽子を多く見
積もる可能性がある。これらの影響を防ぐため、Xmax のカットバイアスを最小化した。

6.2.1 Xmaxのカットバイアス
表 6.1の 2から 7の条件によるXsim

max のカットバイアスを調べた。図 6.8の左図にカットを掛けていな
いXsim

maxの分布と「Xrec
maxが FD の視野内」を満たすイベントのXsim

max分布を示す。これらの ⟨Xsim
max⟩の差

から、1016.5 eVの陽子における「Xrec
max が FD の視野内」によるXsim

max のカットバイアスが -5.0 g/cm2 で
あることがわかる。また、図 6.8の右図にカットを掛けていない Xsim

max の分布と「Track length >8◦」を
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満たすイベントのXsim
max分布を示す。これらの ⟨Xsim

max⟩の差から、1016.5 eVの陽子における「Track length

>8◦」によるXsim
max のカットバイアスが +3.0 g/cm2 であることがわかる。

図 6.8: 1016.5 eV の陽子における Xsim
max 分布。グレーがカットを掛けていない Xsim

max の分布。左図：紫が「Xrec
max が

FD の視野内」を満たすイベントの Xsim
max 分布を示す。右図：緑が「Track length >8◦」を満たすイベントの

Xsim
max 分布を示す。統計ボックスにはそれぞれのイベント数、⟨Xsim

max⟩、Xsim
max の標準偏差が書かれている。

これと同様に、他のカット条件に対しても行い、それらを全て重ね合わせた図が図 6.9, 6.10である。グ
レーのヒストグラムは Quality Cuts を掛けていないイベントの Xsim

max 分布、その他のヒストグラムは各
カットのみを通過したイベントのXsim

max分布を表し、ヒストグラムと同じ色の統計ボックスにイベント数、
平均値、標準偏差を表示してる。赤色のヒストグラムは全カットを通過したイベントのXsim

max分布を表す。
カット前の ⟨Xsim

max⟩と各カット後の ⟨Xsim
max⟩の差が各カットによるXsim

maxのカットバイアスとなる。これよ
り、緑で示されてる Track length が最もXsimulatoin

max のカットバイアスが大きいカット条件であることがわ
かる。最大で+73.7 g/cm2ものカットバイアスがあることがわかった (1015.2 eVの陽子)。これより、Track
length カット条件を緩くする必要があると考える。
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図 6.9: 1015.2 eV, 1015.6 eV, 1016.0 eV, 1016.5 eVの陽子における各カットを通過した Xsim
max の分布。グレーはカット

を掛けていないイベント、ピンクは「Nphoton/NPMT>50」を満たすイベント、黄色は「saturated PMT = 0」
を満たすイベント、紫は「Xrec

max が TALE FD の視野内」を満たすイベント、水色は「time exetent >0.1µs」
を満たすイベント、オレンジは「NPMT>10」を満たすイベント、緑は「track length >8◦」を満たすイベン
ト、赤は全カット条件を満たすイベントの Xsim

max 分布を示す。

図 6.10: 1015.2 eV, 1015.6 eV, 1016.0 eV, 1016.5 eVの鉄における各カットを通過した Xsim
max の分布。
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6.2.2 Track length カット条件の最適化
様々な値で Track length カットを掛け、それぞれにおけるXsim

maxのカットバイアスと決定精度を比較する
ことでカット条件を最適化する。図 6.11に Track length 以外のカットを通過したイベントの Track length

分布を示す。1015.2 eVにおいて、Track length ≤ 5◦のイベントがほとんどないことから、カット条件の候
補は Track length >0◦, 6◦, 8◦ の 3つとする。

図 6.11: 1015.2 eV, 1016.5 eV の陽子と鉄における Track length 以外のカットを通過した Track length の分布。
1016.5 eVの陽子における Track length の分布の山が 2つあるのは、2台の望遠鏡で観測される場合と 1台
の望遠鏡で観測される場合の 2パターンあるためである。

Xsim
max のカットバイアス

Xsim
maxのカットバイアスを最小にする Track length カット条件を調べる。図 6.12に MC で生成したイベ

ントの ⟨Xsim
max⟩を丸、Track length 以外のカット条件と Track length >8◦, Track length >6◦, Track length

>0◦を満たすイベントの ⟨Xsim
max⟩をそれぞれ四角、三角、十字で示す。この図から、カット条件関わらず低エ

ネルギーになるにつれカットバイアスが大きくなることがわかる。MC で生成した ⟨Xsim
max⟩に近いほどカッ

トバイアスが小さいので、Track length >0◦ とした場合のカットバイアスが最小だといえる。カット条件
の違いによるカットバイアスの最大の差は、1015.2 eVの陽子における 27.0 g/cm2 であることがわかった。
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図 6.12: 様々な値で Track length カットを掛けた場合の ⟨Xsim
max⟩。暖色が陽子、寒色が鉄を表す。プロットが重なるの

を防ぐため、あえてプロットを左右にずらしている。MC で生成したイベントの ⟨Xsim
max⟩を丸、Track length

以外のカット条件と Track length >8◦, Track length >6◦, Track length >0◦ を満たすイベントの ⟨Xsim
max⟩

をそれぞれ四角、三角、十字で示す。右にいくにつれ Track length のカット条件が緩くなるように並べてい
る。MC で生成した ⟨Xsim

max⟩に近いほどカットバイアスが小さいといえる。

Xmax の決定精度

カット条件を緩くするとXmaxのカットバイアスが小さくなる一方で、再構成決定精度が悪化する可能性
がある。そのため、各 Track length カット条件によるXmax の決定精度の違いを調べた (図 6.13)。右上、
左下、右下のグラフの横軸は Track length のカット条件である。Track length >8◦とした場合、低エネル
ギーになるにつれフィットエラーが大きくなっていることがわかる。これはカットするイベント数が多く
なるため、ガウスフィットがうまく出来ていないためである。その他の Track length カット条件における
Xmaxの決定精度はどのエネルギーにおいても誤差の範囲内で一致している。カット条件の違いによる決定
精度の最大の差は、1015.6 eVの鉄における 2.8 g/cm2 であることがわかった。一方で、カット条件を緩く
するとイベント数がかなり増加することがわかった。1015.2 eVの鉄においては 4.1倍もイベント数が増加
していることがわかる。
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図 6.13: 各 Track length カット条件における Xmax の分解能。カット後の Xrec
max と Xsim

max の差のヒストグラムをガ
ウス分布でフィットし、σ を求める。これを各 Track length カット条件に対して行った。左上には例とし
て、Track length >0◦ にした場合のヒストグラムを示す。右上、右下、左下の X軸は Track length の値で
はなく Track length のカット条件を表す。よって、X軸の値が 8のプロットは Track length = 8◦ のイベ
ントではなく、 Track length >8◦ とその他の Quality Cuts を通過したイベントの分解能 σ を示す。

Track length >8◦から Track length >0◦にすると、Xsim
maxのカットバイアスは最大で 27.0 g/cm2小さく

なり、イベント数は最大で 4.1倍増加する。一方で、決定精度は最大で 2.8 g/cm2とそれほど大きくないと
いえる。以上のことから、Track length カットをなくすという結論に至る。

6.2.3 Quality Cuts 条件の最適化の効果
Quality Cuts 条件を最適化する前後のXmax以外のシャワーパラメータ決定精度を比較した。6.1.3と同
様に、MC で生成した真値と再構成で求まった値の差のヒストグラムをガウス分布でフィットし、シャワー
パラメータのバイアスと分解能を求める。これを最適化前の Quality Cuts を通過したイベント (丸)と、最
適化後の Quality Cuts を通過したイベント (逆三角)に対して行い、最適化前後のシャワーパラメータのバ
イアスと分解能を比較した。
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(a) 最適化前の Quality Cuts を通過した 1015.8eV の陽子に
おける (ψrec − ψsim) のヒストグラム。ガウス関数フィッ
トで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に丸で示す。
陽子はオレンジ、鉄は青で表されている。

(b) 最適化後の Quality Cuts を通過した 1015.8eV の陽子に
おける (ψrec − ψsim) のヒストグラム。ガウス関数フィッ
トで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に陽子、鉄
共に緑の逆三角で表されている。
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(c) 陽子の Quality Cuts の最適化前後の ⟨ψrec − ψsim⟩(左図) と σψ(右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を通過したイベ
ントの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。
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(d) 鉄の Quality Cuts の最適化前後の ⟨ψrec − ψsim⟩(左図) と σψ(右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を通過したイベン
トの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。

図 6.14: Quality Cuts の最適化前と最適化後の ψ の決定精度の比較。

90



(a) 最適化前の Quality Cuts を通過した 1015.8eVの陽子にお
ける (Rp rec −Rp sim)のヒストグラム。ガウス関数フィッ
トで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に丸で示す。
陽子はオレンジ、鉄は青で表されている。

(b) 最適化後の Quality Cuts を通過した 1015.8eVの陽子にお
ける (Rp rec −Rp sim)のヒストグラム。ガウス関数フィッ
トで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に陽子、鉄
共に緑の逆三角で表されている。
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(c) 陽子の Quality Cuts の最適化前後の ⟨Rp rec −Rp sim⟩(左図) と σRp (右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を通過した
イベントの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。
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(d) 鉄の Quality Cuts の最適化前後の ⟨Rp rec −Rp sim⟩(左図) と σRp (右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を通過したイ
ベントの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。

図 6.15: Quality Cuts の最適化前と最適化後の Rp の決定精度の比較。
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(a) 最適化前の Quality Cuts を通過した 1015.8eVの陽子にお
ける (Xrec

max −Xsim
max) のヒストグラム。ガウス関数フィッ

トで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に丸で示す。
陽子はオレンジ、鉄は青で表されている。

(b) 最適化後の Quality Cuts を通過した 1015.8eVの陽子にお
ける (Xrec

max −Xsim
max) のヒストグラム。ガウス関数フィッ

トで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に陽子、鉄
共に緑の逆三角で表されている。
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(c) 陽子の Quality Cuts の最適化前後の ⟨Xrec
max −Xsim

max⟩(左図) と σXmax (右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を通過し
たイベントの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。
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(d) 鉄の Quality Cuts の最適化前後の ⟨Xrec
max −Xsim

max⟩(左図) と σXmax (右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を通過した
イベントの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。

図 6.16: Quality Cuts の最適化前と最適化後の Xmax の決定精度の比較。
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(a) 最適化前の Quality Cuts を通過した 1015.8eV の陽子に
おける (Erec − Esim) のヒストグラム。ガウス関数フィッ
トで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に丸で示す。
陽子はオレンジ、鉄は青で表されている。

(b) 最適化後の Quality Cuts を通過した 1015.8eV の陽子に
おける (Erec − Esim) のヒストグラム。ガウス関数フィッ
トで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に陽子、鉄
共に緑の逆三角で表されている。
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(c) 陽子の Quality Cuts の最適化前後の ⟨Erec − Esim⟩(左図) と σE(右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を通過したイベ
ントの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。
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(d) 鉄の Quality Cuts の最適化前後の ⟨Erec − Esim⟩(左図) と σE(右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を通過したイベン
トの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。

図 6.17: Quality Cuts の最適化前と最適化後のエネルギーの決定精度の比較。
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(a) 最適化前の Quality Cuts を通過した 1015.8eVの陽子にお
ける (CoreXrec−CoreXsim)のヒストグラム。ガウス関数
フィットで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に丸で
示す。陽子はオレンジ、鉄は青で表されている。

(b) 最適化後の Quality Cuts を通過した 1015.8eV の陽子に
おける (CoreXrec−CoreXsim)のヒストグラム。ガウス関
数フィットで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に
陽子、鉄共に緑の逆三角で表されている。
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(c) 陽子の Quality Cuts の最適化前後の ⟨CoreXrec − CoreXsim⟩(左図)と σCoreX(右図)比較。丸が最適化前の Quality Cuts を
通過したイベントの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。
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(d) 鉄の Quality Cuts の最適化前後の ⟨CoreXrec − CoreXsim⟩(左図) と σCoreX(右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を
通過したイベントの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。

図 6.18: Quality Cuts の最適化前と最適化後のコア位置の X軸方向のズレの決定精度の比較。
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(a) 最適化前の Quality Cuts を通過した 1015.8eVの陽子にお
ける (CoreYrec−CoreYsim) のヒストグラム。ガウス関数
フィットで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に丸で
示す。陽子はオレンジ、鉄は青で表されている。

(b) 最適化後の Quality Cuts を通過した 1015.8eV の陽子に
おける (CoreYrec−CoreYsim) のヒストグラム。ガウス関
数フィットで求めた平均値を左下の図に、σ を右下の図に
陽子、鉄共に緑の逆三角で表されている。
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(c) 陽子の Quality Cuts の最適化前後の ⟨CoreYrec − CoreYsim⟩(左図) と σCoreY(右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を
通過したイベントの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。
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(d) 鉄の Quality Cuts の最適化前後の ⟨CoreYrec − CoreYsim⟩(左図) と σCoreY(右図) 比較。丸が最適化前の Quality Cuts を通
過したイベントの決定精度、逆三角が最適化された Quality Cuts を通過したイベントの決定精度を示す。

図 6.19: Quality Cuts の最適化前と最適化後のコア位置の Y軸方向のズレの決定精度の比較。

6.3 今後
Xmaxにおいてカットバイアス以外にどのようなバイアスがかかっているかを調べるため、MCでシャワー
を生成してから再構成されるまでの各段階における ⟨Xmax⟩を比較した (図 6.20)。MC で生成した ⟨Xsim

max⟩
を丸、triggerされたイベントの ⟨Xsim

max⟩を四角、再構成に成功したイベントの ⟨Xsim
max⟩を三角、Quality Cuts

を通過したイベントの ⟨Xsim
max⟩を逆三角、Quality Cuts を通過したイベントの ⟨Xrec

max⟩を星で表している。
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真の値を薄い色、再構成で求まった値を濃い色で表している。この図において、カットを通過したイベント
の ⟨Xsim

max⟩(逆三角)とその再構成で求められた ⟨Xrec
max⟩(星)の差が大きいことから、再構成バイアスが大き

いといえる。よって、今後の課題は再構成方法を改善することであると考える。改善方法の 1つの案は、再
構成に用いる SD の台数を増やすことである。図 5.16で示したように、3MIPs 以上観測している SD が
複数台あるにも関わらず 1台の情報のみを用いて再構成を行っている。これを複数台に変えることでより
正確にジオメトリを決定することができ、Rpの決定精度が向上する。これによってXmaxの再構成決定精
度とバイアス共に改善されると考える。

15 15.2 15.4 15.6 15.8 16 16.2 16.4 16.6 16.8
log(E/eV)

400

450

500

550

600

650

700]2
X

m
ax

[g
/c

m

mean Xmax

P : pass cuts(recon)

P : pass cuts(true)

P : pass reconstruction

P : triggered

P : thrwon

Fe : pass cuts(recon)

Fe : pass cuts(true)

Fe : pass reconstruction

Fe : triggered

Fe : thrwon

mean Xmax

図 6.20: MC でシャワーを生成してから再構成されるまでの各段階における ⟨Xmax⟩。MC で生成した ⟨Xsim
max⟩を丸、

trigger されたイベントの ⟨Xsim
max⟩を四角、再構成に成功したイベントの ⟨Xsim

max⟩を三角、Quality Cuts を通
過したイベントの ⟨Xsim

max⟩を逆三角、Quality Cuts を通過したイベントの ⟨Xrec
max⟩を星で表している。暖色

が陽子、寒色が鉄を表す。
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第7章 結論

宇宙線のエネルギースペクトルの 1015.5 eV付近にある knee と呼ばれる折れ曲がり構造がある。この折
れ曲がり構造は銀河系内にある超新星残骸での加速限界のためだと考えられている。その加速限界エネル
ギーは宇宙線核種の原子番号に比例するため、knee を境に軽い原子核から重い原子核へ遷移することが推
測される。そこで、宇宙線の精密測定を行うため TALE infill 実験を開始する。
本研究では、MC シミュレーションを用いて最も精密測定が可能なハイブリッド観測 (TALE infill SD +

TALE FD)の解析をした。TALE ハイブリッド解析で用いていた Quality Cuts 条件を TALE infill ハイ
ブリッド解析に適用すると、Xmaxのバイアイスが大きくなることで低エネルギーのイベント数が激減する
ことと宇宙線核種にバイアスが掛かることが予測された。よって、Quality Cuts 条件を TALE infill ハイ
ブリッド解析に最適化した。各条件による Xmax のバイアスを調べると、Track length カットによって最
大+73.7 g/cm2ものカットバイアスが掛かっていることがわかった。よって、Xmaxのカットバイアスを最
適化した結果、Track length カットをなくすという結論に至った。その結果、Xmaxのカットバイアスは最
大 27.0 g/cm2減少させることに成功した。Quality Cuts 条件の最適化後の knee 領域付近である 1015.4 eV

のシャワーパラメータ決定精度は以下のとおりである。分布の中心値と幅を記述している。1次宇宙線が陽
子の場合、

• ψの決定精度：0.4 ± 0.6◦

• Rp の決定精度：1.7 ± 12.6 %

• Xmax の決定精度：8.8 ± 52.2 g/cm2

• エネルギーの決定精度：5.3 ± 27.0 %

• コア位置の X軸方向の決定精度：4.2 ± 34.7m

• コア位置の Y軸方向の決定精度：-9.8 ± 64.5m

1次宇宙線が鉄の場合、
• ψの決定精度：-0.0 ± 0.5◦

• Rp の決定精度：1.8 ± 12.4 %

• Xmax の決定精度：28.5 ± 46.0 g/cm2

• エネルギーの決定精度：3.3 ± 24.5 %

• コア位置の X軸方向の決定精度：7.0 ± 35.3m

• コア位置の Y軸方向の決定精度：-6.5 ± 70.0m

となった。これより、TALE 実験を knee 領域まで拡張することに成功したといえる。これにより、TA 実
験グループで 5桁ものエネルギー領域を観測することを可能とした。
一方で、Quality Cuts 条件の最適化によって決定精度が悪くなったシャワーパラメータがある。そのた
め、今後はそれらの決定精度を改善するため再構成方法を見直す必要があると考える。また、TALE infill

実験は 2023年の春から宇宙線観測を開始する。今後の実データを用いた解析結果が楽しみである。
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