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Abstract

Cosmic rays, elementary particles traveling in the universe with high energy, were
first observed by V.F.Hess in 1912. The energy spectrum of cosmic rays extends from
108eV to beyond 1020eV, and follows a power law with the index around -3. And their
evidence and sources are still unsolved problems. Especially, cosmic rays with the energy
over 1020eV are the most energetic particles in the universe, and so it is predicted that
their sources are related to hyper energetic astronomical phenomena or super heavy relic
particles.

It is predicted that there exists a cut-off in the energy spectrum of cosmic rays around
1020eV, because the ultra-high energy cosmic rays (UHECRs) lose their energies through
the interactions with the cosmic microwave background radiation (CMBR) during trav-
eling from their sources. However, the AGASA group reported the detection of 11 events
of air showers with primary energies greater than 1020eV. This suggests the possibility of
the existences of unknown sources within 50Mpc from the Earth or unknown phenomena
to accelerate UHECRs in the universe.

To solve these problems, we starts the Telescope Array (TA) project. It consists
of the air fluorescence detectors (FD), observing the longitudinal development of air
showers, and the surface detector array (SD), observing the lateral distribution. And,
it is expected to reduce the systematic error in the determination of primary energy
of UHECRs by the hybrid observation. We start FD observation on BRM station, the
eastern FD station, from May 2007, and on LR station, the western FD station, from
November 2007.

There are many theoretical predictions for the sources of UHECRs, and the mass
composition able to accelerate to UHE region become restricted in each models. Thus,
the mass composition of UHECRs is the strong key for determining their sources. Higher
energy cosmic rays have long been known to be charged particles, but it is difficult to
determine the mass composition because of its low flux.

In this paper, for determine the mass composition of UHECRs, I analyze the events
stereoscopicly　 observed by FDs and compare the reconstructed Xmax, the atmospheric
depth at maximum development of air showers, with simulated ones. In this study, I
assumed the 2 components model with protons and iron nuclei as primary particles. In
the composition analysis with Xmax, it is critical that reconstructed Xmax distribution is
biased because of the geometry condition of air showers and FD stations. Thus, I try to
select events not to be biased for Xmax, and the events through the selections are used
for the analysis. I also check whether the selections work out for denying the bias for
〈Xmax〉.



第1章 序論

宇宙空間に存在する高エネルギー放射線は宇宙線と呼ばれ、1912年にオーストリアの物
理学者 V.F.Hessによって発見された。これまでに 108eVから 1020eVを超える広い範囲
のエネルギーの宇宙線が観測されており、その存在と起源は宇宙物理学の謎として残され
ている。このうち、1014eV以下の低エネルギー宇宙線については、気球や人工衛星などの
飛翔体を用いた直接的な観測が行われている。しかし、宇宙線の到来頻度はエネルギーの
およそ−3乗に比例しているので、1014eV以上の宇宙線の観測には大きな検出面積と長い
観測時間が必要となる。このような高エネルギー宇宙線の観測では、二次粒子によって形
成される空気シャワーを地上で観測する間接的な方法がとられている。高エネルギー宇宙
線の中でも、特に 1020eVを超えるエネルギーを持つ宇宙線は、宇宙における単一粒子と
して最も高いエネルギーを有していることになる。そのため、このような最高エネルギー
宇宙線は、宇宙における超高エネルギー天体現象や現在の宇宙に取り残されたビックバン
の痕跡素粒子などを起源に持つと予想されている。
これまで理論的な予言では、地球で観測される宇宙線のエネルギーには 1019.5eV付近に
限界 (GZK限界)があるとされてきた。高エネルギーの宇宙線は伝播中に宇宙背景放射と
の相互作用によってエネルギーを失い、約 50Mpc以遠の領域からは地球に到達できない
からである。しかし、AGASAの観測結果ではこのGZK限界を超える super-GZK宇宙線
が 11事象観測された。だが、AGASAにおける最高エネルギー宇宙線のエネルギー決定
精度 (系統誤差)は約 20%であり、super-GZK宇宙線の存否を確定する上で大きな障害と
なってきた。この super-GZK宇宙線の存否を確定し、その起源を解明することは、今日
の天文学、宇宙物理学、さらには素粒子物理学の根幹に関わる重要な課題である。

Telescope Array(TA)実験は、AGASAによって観測された super-GZK宇宙線の存否を
確定すると共に、最高エネルギー宇宙線の発生起源、宇宙空間での伝播機構を解明するこ
とを目的とした日米韓露共同の実験である。TA実験は地表粒子検出器 (SD)と大気蛍光
望遠鏡 (FD)の 2種類の観測方法を組み合わせて行われている。SDおよびFDの同時観測
(ハイブリッド観測)によって結果を相互に較正することで、エネルギー測定の系統誤差を
10%以下に抑え、super-GZK宇宙線の存否を確定することができる。
最高エネルギー宇宙線の発生起源についてに関して様々な理論的予想がなされているが、
各モデルごとに最高エネルギー領域まで加速される宇宙線組成は限定される。そのため、
最高エネルギー宇宙線の組成を決定することができれば、その起源を解明する上で非常に
有力な情報となる。しかし最高エネルギー宇宙線は到来頻度が非常に低いため、直接観測
による組成決定は難しい。そのため空気シャワーの縦方向発達を測定することで核種を同
定する方法がとられる。一次宇宙線核種の違いは空気シャワーの縦方向発達の形状の違い
となって現れる。特に空気シャワーの最大発達時の深さ (Xmax)に着目すると、一次核種が
軽元素である場合に比べて重元素の場合にはXmax分布が上空側に分布し、分布の幅が狭
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くなる。このような特徴を用いることで宇宙線の質量組成解析を行うことが可能である。
本研究では、TA実験の大気蛍光望遠鏡でステレオ観測された空気シャワーイベントにつ
いて、質量組成解析をおこなった。本解析では、陽子および鉄原子核の 2成分モデルを仮
定し、それぞれを一次核種とした場合のシミュレーションイベントと実イベントの 〈Xmax〉
を比較する手法を用いた。この手法ではXmaxを正しく見積もることが必要になるが、大
気蛍光望遠鏡と空気シャワーの幾何的な関係などにより、Xmaxにバイアスがかかる場合
がある。本研究では、このようなXmaxへのバイアスを回避するイベント選別方法を採用
し、その選別を通過したイベントについて質量組成解析を行った。また、イベント選別に
より 〈Xmax〉へのバイアスが回避できているかについて、Fiducial Volume Cut検定法を
用いて確認した。
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第2章 最高エネルギー宇宙線

2.1 宇宙線

宇宙線とは宇宙空間に存在する高エネルギー放射線であり、1912年にオーストリアの物
理学者V. F. Hessによって発見された。その主成分は陽子やその他の原子核である。これ
までに観測された宇宙線のエネルギーは 108eVから 1020eVの広範囲に渡っており、その
到来頻度はエネルギーのほぼ−3乗に比例して変化する。宇宙線の地球への到来方向は等
方的で、統計的に有意な異方性は確認されていない。

2.1.1 宇宙線のエネルギースペクトル

現在までに観測されている一次宇宙線のエネルギースペクトルを図 2.1 に示す。
太陽活動の影響を受けない 1010eVを越えるエネルギー領域の宇宙線は、そのエネルギー
スペクトルがエネルギー E の冪乗 F (E) = K × E−α (K は定数)で近似できる。1015eV
および 1019eV付近にはそれぞれ “knee”、“ankle”と呼ばれる折れ曲がりが存在している。
kneeより低いエネルギー領域では α ∼ 2.7、kneeから ankleまでの領域では α ∼ 3.0、
ankleよりも高いエネルギー領域では再び α ∼ 2.7である。一方、1020eVを越えた領域で
のスペクトルは、宇宙線の到来頻度が年間 100km2あたり 1事象と非常に少なく、観測量
が不足しているためよく決まっていない。

2.1.2 宇宙線の加速機構

宇宙線の加速機構についてもまだ謎は多いが、上で述べたような冪型のエネルギースペ
クトルを導き出せることが必須の条件となる。現在、この条件を満たす加速機構として最
も有力と認められているのが “フェルミ加速”である。

フェルミ加速

フェルミ加速は 1949年に Fermiによって提唱された加速理論で、荷電粒子が星間雲と
の衝突を繰り返すことによって加速されるという統計的な加速モデルである。これによれ
ば、星間雲と荷電粒子の衝突方向は統計的にランダムであるが、粒子の 1回の衝突あたり
の平均的なエネルギー増加量∆Eは正であり、∆E = αEと粒子のエネルギーに比例する
ことが示される。星間雲との衝突による加速では、衝突方向がランダムであり加速・減速
の両方が繰り返され全体では αが星間雲の移動速度の 2乗に比例する。そのため、星間雲
との衝突は 2次のフェルミ加速と呼ばれる。実際の宇宙線加速モデルとしては、この 2次
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図 2.1: 一次宇宙線のエネルギースペクトル
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のフェルミ加速よりもプラズマ衝撃波による加速が有力であると考えられている。この場
合、加速領域の形状の考察から αが衝撃波の移動速度の 1乗に比例することが示され、1
次のフェルミ加速と呼ばれる。荷電粒子が衝撃波との 1回の衝突で ∆E = αE のエネル
ギーを獲得するとすれば、n回の衝突後の粒子のエネルギーEnは以下のようになる。

En = E0 (1 + α)n (2.1)

ここでE0は粒子の初期エネルギーである。よって、エネルギーがEになるのに必要な衝
突回数は、

n =
ln (E/E0)
ln (1 + α)

(2.2)

となる。ここで、1回の衝突で加速領域から逃げ出す確率を Pescとおけば、n回衝突後に
加速領域に留まる確率は (1 − Pesc)nであるので、E 以上のエネルギーに加速される粒子
の割合は

N(≥ E) ∝
∞∑

m=n

(1 − Pesc)
m =

(1 − Pesc)
n

Pesc
(2.3)

である。式 (2.2)を式 (2.3)に代入すると、

N(> E) ∝ 1
Pesc

E

E0

−γ

(2.4)

となる。ここで

γ =
ln

[
1

(1−Pesc)

]
ln(1 + α)

≈ Pesc

α
(2.5)

である。このように、フェルミ加速モデルでは冪型のエネルギースペクトルが導き出さ
れる。

kneeより低いエネルギー領域の宇宙線は、超新星残骸の衝撃波により上記の機構に従っ
て加速され、銀河磁場に捉えられて銀河内に閉じ込められている、と考えられている。

kneeから ankleまでの領域の宇宙線も銀河系内起源と考えられているが、その詳しい加
速機構はまだわかっていない。kneeでのスペクトルの折れ曲がりの原因の一つとして考え
られているのは、このエネルギー以上では荷電粒子のラーモア半径が銀河円盤の厚さより
も大きくなるため、粒子が銀河円盤の外に逃げ出していく効果が現れる、というものであ
る。荷電粒子の磁場中でのらせん運動のラーモア半径は式 (2.6)で与えられる。

rL =
p

ZeB
(2.6)

ここで e、Z、B、pは、素電荷、宇宙線粒子の原子番号、磁場の強さ、磁場に垂直な方向
の運動量である。銀河磁場は約 3µGであるので、1015eVの陽子では rL ∼ 0.3pcとなる。
この値は銀河円盤の厚さより小さいが、拡散運動の効果を合わせると、これ以上のエネル
ギーを持つ宇宙線に対しては銀河系内への閉じ込め効果が効きにくくなる。また、別のモ
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デルにおいては、1015eV以上ではこれ以下のエネルギー領域とは別の機構で宇宙線が生
成、加速されていて、それがスペクトルの違いとなっている、としている。

ankleを超えるエネルギー領域の宇宙線についても、宇宙線粒子の曲率半径が銀河系の
半径より大きくなるため銀河系内に閉じ込めることはできず、このエネルギー領域の宇宙
線は銀河系外起源と考えられており、その到来方向に異方性があることが期待されている。

2.2 宇宙線観測と空気シャワー

2.1.1節で述べたように、宇宙線のフラックスはほぼE−3で変化するので、全エネルギー
領域でフラックスの変化は 1030にもなる。フラックスの大きい 1014eV以下の低エネルギー
の宇宙線は、気球や人工衛星などに観測装置を搭載して大気上空に飛ばすことによる直接
的な観測が行われている。しかしエネルギーが 1014eV以上の宇宙線は、到来頻度が少な
いため観測に大きな検出面積と長い観測時間が必要であり、直接的な観測を行うことは難
しい。そこで、一次宇宙線が大気と相互作用してできる空気シャワーを測定することによ
る間接的な測定が行われている。

2.2.1 空気シャワー現象

宇宙線が大気に入射すると、大気中の原子核と相互作用して二次粒子を生成し、さらに
それらの二次粒子も粒子生成を行う。この過程を繰り返すことにより一次宇宙線が結果的
に大量の二次粒子群となる現象を空気シャワー現象と呼ぶ。この空気シャワーには、高エ
ネルギーγ線から生成される電磁カスケードとハドロンによる核カスケードがある。
高エネルギーのγ線の場合は、電子対生成によって電子と陽電子を生成する。これらの
電子、陽電子は制動放射によってγ線を放射する。エネルギーEの電子による制動放射の
断面積 σbrems.は、次の Bethe-Heitlerの式 (2.7)で表される。

σbrems.(E, v)dv =
4Z2r2

e

137
dv

v

[(
1 + (1 − v)2 − 2

3
(1 − v)

)
ln

(
184Z− 1

3

)
+

1
9

(1 − v)
]
(2.7)

ここで、v = hν/E、Zはターゲットとなる原子核の原子番号、reは古典電子半径である。
従って、制動放射による単位厚さ当たりのエネルギー損失 (dE/dX)brems.は以下のように
表すことができる。 (

dE

dX

)
brems.

≅ − E

X0
(2.8)

ここで、X0は電子のエネルギーが 1/eになる厚さで輻射長と呼ばれ、以下のように定義
される。

1
X0

=
4Z2r2

e

137
N

A
ln

(
184Z− 1

3

)
(2.9)

ここで、N はアボガドロ数、Aはターゲット原子核の質量数である。輻射長X0は大気中
でおよそ 38g/cm2である。一方、電子対生成の断面積 σpairは、

σpair(hν, u)du =
4Z2r2

e

137
du

[(
u2 + (1 − v)2 − 2

3
(1 − v)

)
ln

(
184Z− 1

3

)
+

1
9

(1 − u)
]

(2.10)
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となる。ここで、u = E/hν、Eは生成される電子のエネルギーを表す。この断面積から
電子対生成の interaction lengthが求められ、結果として、(

dE

dX

)
pair

= −7
9

E

X0
(2.11)

となる。従って、電子対生成および制動放射の interaction lengthは同程度であることが
わかる。この 2つの過程を繰り返しながら、多数の電子、陽電子、γ線が生成される現象
が電磁カスケードである。粒子数が増大し 1粒子当たりのエネルギーが減少すると、大気
中での電離損失が優勢となり、電磁成分が大気に吸収されて粒子総数が減少する。この臨
界エネルギーは大気中で 74MeVである。
一方、宇宙線の主成分である陽子などのハドロンが大気中の原子核と相互作用した場合
には、π中間子、K中間子などハドロンの多重生成が起きる。生成された二次粒子の大部
分は π中間子である。そのうち π0は τ = 8.4 × 10−17secで 2つのγ線に崩壊し、電磁カ
スケードを形成する。π±は τ = 2.60 × 10−8secで、

π+ → µ+ + νµ (2.12)

π− → µ− + ν̄µ (2.13)

のように崩壊する。µ±は τ = 2.20 × 10−6secで、

µ+ → e+ + ν̄µ + νe (2.14)

µ− → e− + νµ + ν̄e (2.15)

このように崩壊する。大気の厚みは核相互作用の平均自由行程の約 10倍、電子の大気中
での輻射長の約 25倍にもなるので、以上のような核カスケードと電磁カスケードの繰り
返しにより、多数の粒子が生成される。図 2.2はこの様子を模式的に表したものである。

2.2.2 空気シャワーの縦方向発達

空気シャワー中に含まれる粒子の総数が増大するにつれて、個々の粒子の持つエネル
ギーは減少し、臨界エネルギーEc(空気中ではEc = 74MeV)に近づくと大気中の原子、分
子による電離損失の寄与が大きくなり、エネルギーを失って大気に吸収されてしまう。そ
のため、空気シャワー中の粒子の総数はある段階で減少に転じる。このような、空気シャ
ワーの通過した物質量に対する粒子数の変化は縦方向発達 (longitudinal development)と
呼ばれる。
エネルギーがE0の光子が大気中に入射したときに生じる空気シャワーの縦方向発達に
ついては、次の近似式が用いられる。

Ne (t) ∼ 0.31
√

y
exp

[
t

(
1 − 3

2
ln s

)]
(2.16)

y = ln
(

E0

Ec

)
s =

3t

t + 2y
(2.17)
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図 2.2: 空気シャワーの模式図

ここで tは、電子の大気中での輻射長 (=38g/cm2)を単位とするシャワーが通過した大気
厚さである。sはシャワーの発達段階を表すパラメータでエイジパラメータと呼ばれる。
このシャワーエイジ sはシャワーの発達とともに増加していき、Ne(全電子・陽電子数)が
最大になる発達段階で s = 1となる。
宇宙線陽子が一次粒子となって生成する空気シャワーについては、Gaisserと Hillasの
提案に基づく次の式が用いられている。

Ne (X,X − Xint) = S0
E

ϵ
exp

[
Xmax

λ
− 1

] (
X − Xint

Xmax − λ

)Xmax
λ

−1

exp
[
−X − Xint

λ

]
(2.18)

S0 = 0.0451 + 0.0217 ln
(

E

100TeV

)
(2.19)

ここで、ϵは空気に対する臨界エネルギーで ϵ = 74.0[MeV]、Xmaxはシャワー最大発達深
さ、Xintはfirst interaction point(一次宇宙線が最初に相互作用する深さ)、λは interaction
lengthで λ = 70[g/cm2]である。
一次宇宙線のエネルギーの違いはシャワー最大発達時の粒子数Nmaxの違いとして現れ、

Nmax ∼ 2 × E0 × 10−9(ただし E0 は一次宇宙線のエネルギー [eV])の関係がある。また
同一の一次エネルギーである場合、一次宇宙線粒子種の違いはXintおよびXmaxに現れ、
重い原子核ほどXintおよびXmaxの値は小さくなる傾向がある。これは、重い原子核ほど
大気との相互作用面積が大きいためより上空で発達が始まること、さらに核子当たりのエ
ネルギーが小さくエネルギー細分化がより早く進むことに起因する。簡単なモデルでは、
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Xmax ∝ ln(E0/A)(Aは質量数)である。陽子、鉄原子核による空気シャワーをシュミレー
ションして求めた縦方向発達曲線を図 2.3に示す。

図 2.3: 空気シャワーの縦方向発達

2.2.3 空気シャワーの横方向分布

シャワー軸に垂直な方向の粒子数分布を空気シャワーの横方向分布 (lateral distribution)
と呼ぶ。電磁カスケードの横方向分布粒子密度 ρ(r)は解析的な計算によって得られ、それ
を近似して得られたのがNishimura-Kamata-Greison(NKG)関数で、

f (r, s) = C (s)
(

r

rM

)s−2 (
r

rM
+ 1

)s−4.5

(2.20)

を用いて、

ρ (r, s) =
Nef (r, s)

r2
M

(2.21)

と表すことができる。rはシャワー中心からの距離 (core distance)、rM はモリエールユ
ニット (電子が 1輻射長進む間に進行方向からずれる距離)、C(s)は規格化定数、Neは全
電子数、sはエイジパラメータである。いくつかのエイジにおける横方向分布を図 2.4に
示した。
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図 2.4: 空気シャワーの横方向分布

2.3 空気シャワーの観測方法

空気シャワーの観測方法は主なものとして、空気シャワーアレイと呼ばれる多数の地表
検出器を用いる観測法と、大気蛍光法の 2種類がある。以下でそれぞれの観測法について
説明する。

2.3.1 地表検出器

多数の粒子検出器を地表に配置して到来する空気シャワー粒子を検出することで宇宙線
を観測する装置を空気シャワーアレイと呼び、高エネルギー宇宙線の観測方法として伝統
的に行われてきた。図 2.5が空気シャワーアレイの概念図である。
空気シャワー粒子は、電磁成分 (電子、陽電子、光子)とミューオン成分、およびハド
ロン成分からなる。このうち電磁成分とミューオン成分を観測する検出器として最も一般
的に用いられているのが、プラスチックシンチレータを用いたシンチレーション検出器で
ある。また、特にミューオン成分のみを選択的に検出するために、シールドされたシンチ
レーション検出器や比例計数管からなるミューオン検出器を別に配置する場合もある。さ
らに、空気シャワー軸に近いハドロン成分を観測するためにハドロンカロリメータを備え
た空気シャワーアレイもある。
空気シャワーアレイの場合、一次宇宙線の到来方向は比較的簡単に知ることができる。
空気シャワーは薄いパンケーキ状の粒子群 (シャワー平面)を形成して地表に到達するの
で、各検出器への粒子の到着時間差からシャワーの到来方向を求められるのである。一方、
一次宇宙線のエネルギーは、各検出器で検出された粒子数密度分布から空気シャワー全体
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図 2.5: 空気シャワーアレイによる空気シャワー観測の模式図

での横方向分布と全粒子数を推定することによって得ることができる。しかし、これには
ハドロン相互作用を考慮した大規模なモンテカルロ計算を必要とするので、ハドロン相互
作用の不確定性の影響を受けることは避けられない。

2.3.2 大気蛍光法

大気蛍光法は、空気シャワーの電離損失の一部が光に変換されることを利用したもので
ある。
高エネルギーの荷電粒子は大気中でチェレンコフ光を発する。チェレンコフ光は粒子の
進行方向に近い角度に放射される。さらにこのチェレンコフ光とは別に、高エネルギーの
荷電粒子が大気中を通過するときに窒素などの大気分子を励起し、この励起された大気分
子から蛍光が発せられる。すなわち、大気が宇宙線に対してシンチレータとして働くわけ
である。80MeVの電子が 1気圧の大気中を 1m通過した場合の発光光子数はおよそ 4個
であるが、膨大なシャワー粒子数のために、一次エネルギーが 1020eVの場合、シャワー
全体での光子数は 2 × 1015個にも達し、その発光の継続時間は 30µs程度になる。この蛍
光を光学望遠鏡で集光し、高感度で高速の光センサーカメラで撮像すれば、およそ 30km
遠方からでも観測することができる。さらに大気蛍光の放射方向は等方的であるため一次
宇宙線の到来方向によらず観測を行うことができるという利点がある。このような大気蛍
光法は、新たな空気シャワー観測の方法として 1960年代初めに菅、Greisen、Chudakov
などによって提案された。
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大気蛍光の測定による一次宇宙線の観測データの解析は、一般的に以下のような「ジオ
メトリ再構成」「縦方向発達再構成」の 2段階を経て行われる。

1. ジオメトリ再構成
望遠鏡で撮像された蛍光の軌跡から、望遠鏡から見てシャワー軸が含まれる平面
(Shower Detector Plane, SDP)を決定することができる。この SDP内でのシャワー
軸の傾きを蛍光の入射時刻などから見積もることで、空気シャワーのジオメトリ情
報を得ることができる。

また遠く離れた 2台の望遠鏡でシャワーをステレオ観測する場合には、シャワー軸
は簡単に求めることができる。それぞれの望遠鏡が決めた SDPの交差した線がシャ
ワー軸となる (図 2.6)。

図 2.6: 大気蛍光法による空気シャワーのステレオ観測の概念図

2. 縦方向発達再構成
空気シャワー軸を決定した後、さらに次のような手順で空気シャワーの縦方向発達
の再構成をする。

(a) 空気シャワー中の電子 1つから光電子増倍管に到達する光子数の期待値を、そ
の電子の空間的な位置、望遠鏡までの距離に応じた大気による散乱・吸収、装
置の検出効率などを考慮して計算する。この光子数には大気蛍光だけではなく
チェレンコフ光も含まれる。

(b) 実際に光電子増倍管で検出された光電子数と (a)で計算される値を比較し、空
気シャワーの各発達点での電子数を見積もり、式 (2.18)と比較することによっ
てシャワー発達関数Ne(X)を求める。

空気シャワーが地表に到達するまでに失うエネルギーの 90%以上は、シャワー中の電子
成分の電離損失によるものであるので、観測されたシャワー発達関数 Ne(X)から次の式
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(2.22)により一次宇宙線のエネルギーE が決まる。

E =
ϵ

Xrad

∫
Ne (X) dX (2.22)

ここで、Xrad は大気中での輻射長で Xrad = 38.0[g/cm2]、ϵは大気に対する臨界エネル
ギーで 74MeVである。また、シャワーの縦方向発達の様子 (特にXmax)から、一次粒子
の判別が可能である。
このように、大気蛍光法による観測では、シャワーの縦方向発達の様子を観測できるの
で地表検出器による観測に比べると得られる情報が多く、一次宇宙線のエネルギーもモン
テカルロ計算に依存することなく決定できメリットが多い。ただし、この方法でエネル
ギーを決定するには、大気中での発光効率、紫外線光の散乱・吸収、鏡の反射率、フィル
ターの吸収率、光電子増倍管の量子効率などをすべて積み上げていく必要があり、系統誤
差を正しく較正するのは容易ではない。

2.3.3 大気蛍光の発光過程と散乱・吸収

本節では大気蛍光法観測で重要な、大気蛍光の発光過程と大気中での光の吸収・散乱に
ついて詳しく述べる。

大気蛍光

高エネルギーの荷電粒子が気体中を通過すると、気体分子は発光する。原因となる外部
の場がなくなった後、光の強度が比較的早く (10−3s以下)減衰するものを蛍光と呼び、そ
うでないものをリン光と呼ぶ。シンチレーション光は、荷電粒子やX線などが物質中を通
過する際に物質中の原子・分子を励起してエネルギーを失い、そのエネルギーの一部が光
として放出されるものである。ここでは、実際に観測を行う波長領域 300 ∼ 400nmでの
空気の蛍光が発光する過程について述べる。
大気蛍光の発光機構は、紫外領域では主にN+

2 first negative(1N) band system (B2||+u → X2||+g )
と、N2 second positive(2P) band system (C3||+u → B3||+g )である。
励起された分子の失活過程には以下の 3通りが考えられる。

・無放射遷移過程 (内部発光)

・放射遷移過程 (蛍光・リン光)

・分子間エネルギー移動

無放射遷移過程は、励起した分子が振動エネルギー失活、内部転換、系間交差により蛍光
およびリン光を放射しないで失活する遷移過程である。放射遷移過程は、励起された電子
状態が光子を放出することで、より安定な状態に遷移する過程である。スピン多重度の変
化しない遷移による発光が蛍光、変化する遷移による発光がリン光である。以上 2つの遷
移過程が分子内における失活過程である。分子間エネルギー移動は、分子同士の衝突によ
り励起状態が移動もしくは転換されて失活する過程のことである。実際の失活過程ではこ
れらの 3つが競合しており、測定される光放射の寿命および発光量はこれらの失活過程の
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総和である。Bunnerがまとめた発光率を表 2.1に示す [19]。分子同士の衝突による消光に
はO2分子が非常によい消光物質として働く。また、実際には空気は 1%弱のArを含んで
いる。純粋なN2気体にArを加えると、N2の発光効率は増加することが知られている。

波長 (nm) band system 始状態 (v′) 終状態 (v′′) E0(×10−2)
297.7 2P 2 0 0.016
311.7 2P 3 2 0.005
313.6 2P 2 1 0.029
315.9 2P 1 0 0.050
328.5 2P 3 3 0.015
330.9 2P 2 2 0.002
333.9 2P 1 1 0.004
337.1 2P 0 0 0.082
346.9 2P 3 4 0.006
350.0 2P 2 3 0.004
353.7 2P 1 2 0.029
357.7 2P 0 1 0.062
367.2 2P 3 5 0.005
371.1 2P 2 4 0.010
375.6 2P 1 3 0.027
380.5 2P 0 2 0,021
389.4 2P 3 6 0.003
391.4 1N 0 0 0.330
394.3 2P 2 5 0.006
399.8 2P 1 4 0.016
405.9 2P 0 3 0.007

表 2.1: Bunnerが求めた N2の衝突による消光がないとしたときの発光効率 E0(波長領域
300 ∼ 400nm)

大気蛍光の発光効率 (fluorescence yield)およびその波長依存性の測定は、様々な実験で
行われている。Bunner[19]、垣本ら [20]、永野ら [21]による実験は放射線源からのα線、
β線を用いた測定であり、FLASH実験 [22]、MACFLY実験 [23]、AIRFLY実験 [24]は
加速器で得られる電子ビームを用いた実験をおこなっている。発光効率は大気の温度およ
び圧力に依存して変化し、温度が上昇すると増加、気圧が上昇すると減少する。また湿度
が上昇することで、大気中の水分子との衝突により脱励起しやすくなるため、発光効率は
増加することが指摘されている [24]。つまり、大気蛍光の発光効率は高度によって変化す
る。図 2.7に各実験で求まった大気蛍光発光効率の高度依存性を示した。

14



 8

 10

 12

 14

 16

 18

 20

 22

 24

 26

 28

 0  5  10  15  20  25  30

to
ta

l y
ie

ld
 [p

ho
to

ns
 /c

m
 /(

G
eV

/(
g/

cm
2 ))

]

height above sea level [km]

Kakimoto-Bunner
Bunner

Kakimoto
Nagano

Waldenmaier
MACFLY
AIRFLY

FLASH(Modified)
Auger

図 2.7: 各実験で求められた大気蛍光の発光効率の高度依存性。ただし、各高度ごとの温
度、気圧はUS標準大気 [25]に従っている。

チェレンコフ光

物質中を通過する荷電粒子の速度 vがその物質中での光の速度 c/n(cは光速度、nは物
質の屈折率)よりも大きいとき、粒子の進行方向に沿って放射される光をチェレンコフ光
と呼ぶ。
チェレンコフ光は粒子の進行方向に対しある角度 θ をなす波面として観測される。た
だし、

θ = sin−1
(

c

nv

)
(2.23)

である。1気圧の大気において n ∼ 1.00029であるので、その放射角 θは約 1.4°、電子の
場合チェレンコフ光を放射するエネルギーの閾値は約 21MeVである。
荷電粒子１つから発生する波長 λのチェレンコフ光子数は

d2Nch

dX dλ
=

2παZ2

ρλ2

(
1 − c2

n2v2

)
=

2παZ2

ρλ2
sin2 θ (2.24)

となる。ここで、ρは密度、α = e2/4πϵ0h̄c = 1/137 は微細構造定数であり、Z は媒質の
原子番号である。
実際の空気シャワーでは、シャワー中の荷電粒子の角度分布のためにチェレンコフ光の
放射角分布は広がり、さらに大気中での散乱の影響を受ける。このため、シャワー軸から
約 20°以下の領域では、観測される大気蛍光量に対して混入するチェレンコフ光の光量を
無視できない。

夜天光

夜空から来る光全体を夜天光と呼び、主として次の 3つに起因する。
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・大気光:地球上層大気の分子、原子の発する光

・黄道光:太陽系内の微塵が太陽光を散乱した光

・星夜光:星や星雲の集積光

これらの光は変動するDCシグナルとして各々の光電子増倍管で検出される。理科年表に
よると、夜天光の輝度は 320S10(vis) （1 S10(vis) = 1.20 × 10−9[erg/cm2sec sr

◦
A]）とさ

れている。
夜天光は波長 557.7nmに酸素原子による強いピークを持っており、連続スペクトル成分
については波長が長くなるにつれて光量が増加している。このように、夜天光が長波長側
で増加傾向にあること、および空気シンチレーション光は主に波長 300 ∼ 400nmの光か
らなることを考えると、波長 300 ∼ 400nmの光に対して感度のある光検出器を使用する
ことで、夜天光の影響を少なくし、空気シャワーからシンチレーション光を効率よく観測
することができる。

Rayleigh散乱とMie散乱

大気分子による散乱はRayleigh散乱で既述することができ、波長 λの光子の散乱確率は

散乱波強度
入射波強度

=
8π4Nα

(
1 + cos2 θ

)
λ4r2

(2.25)

で与えられる。ここで、N は微粒子の数、αは分極率、θは散乱角、rは散乱体から観測
点までの距離である。Rayleigh散乱による大気の透過率 TRayは近似的に、

TRay = exp

(
−Xtrans

XRayleigh

(
400
λ

)4
)

(2.26)

となる。ここで、Xtransは光の通過する大気厚さ [g/cm2]、XRayleighは 400nmの光に対す
るRayleigh散乱の輻射長で 2974[g/cm2]、λは光の波長 [nm]である。

Rayleigh散乱が波長より十分小さな直径の誘電体球による光の散乱であるのに対して、
波長に対し無視できない大きさの誘電体球による光の散乱をMie散乱と呼ぶ。主に大気中
のダスト、エアロゾル (霧、もや、塵、煙など)によって起こる。Mie散乱による大気の透
過率 TMieは近似的に以下のように表せる。

TMie = exp

[(
e−

heff
v

hm − e−
hhill

hm

)
hm

lm cos θ

360
λ

]
(2.27)

ここで、λは光の波長（単位は nm）、hmはエアロゾル分布のスケール高、lmはMie散乱
の平均自由行程、hhill, h

eff
v はそれぞれ観測点、散乱点の標高を表している。散乱点までの

標高 heff
v は、散乱点および観測点の海抜 hvおよび hdetを用いて、

heff
v = hv − (hdet − hhill) (2.28)

のように表すことができる。各変数については図 2.8に示した。
以上のように、Rayleigh散乱による大気の透過率は大気分子の密度から簡単な計算で求
められるが、Mie散乱による透過率は大気中のダストやエアロゾル分布の様子に依存する
ため、大気モニターによる補正が必要になる。
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図 2.8: 式 (2.27)中の各変数の説明

2.4 最高エネルギー宇宙線

宇宙線の中でも最も興味深いトピックの一つが最高エネルギー宇宙線 (Ultra High Energy
Cosmic Rays, UHECRs)である。最高エネルギー宇宙線とは、1020eV付近あるいはそれ
以上のエネルギーを持つ宇宙線のことを指し、これまでに AGASAや HiRes、近年では
Auger、TAなどにより観測されている。しかし、その起源や伝播機構はまだ謎に包まれ
ている。本節では最高エネルギー宇宙線研究に残された諸問題についてまとめ、さらに観
測の現状について述べる。

2.4.1 GZK cutoff

1963 年に宇宙背景放射 (Cosmic Microwave Background Radiation, CMBR) の存在
が発見された直後、Greisen、Zatsepin と Kuzmin は、最高エネルギー宇宙線は伝播中
にこの CMBR と衝突して大きなエネルギー損失を起こすことを指摘した [3]。2.7K の
CMBR(∼ 10−3eV)は、宇宙線陽子の静止系では 100MeVを超える高エネルギーのγ線と
同等であり、陽子は高い確率で核子共鳴状態に励起される。共鳴状態はπ中間子を放出し
て崩壊するために、大きなエネルギー損失が起こる。

γ(∼ 150MeV) + p(静止) → ∆(1232) → p + π0, n + π+ (2.29)

また、この共鳴状態よりも低いエネルギーで対生成 (γ + p → p + e+ + e−)によるエネル
ギー損失も起こる。
図 2.9に宇宙線の銀河間空間における減衰距離を示す。これによれば、1020eV以上の陽
子の減衰距離は 50Mpc以下であることがわかる。従って、地球で観測された 1020eV以上
の宇宙線は、その起源が地球から 50Mpc以内に存在していなければならない。逆にそれ
より遠方の源から放射された宇宙線は、どんなに高い初期エネルギーを持っていても伝播
中にエネルギーを失い、地球では 1020eV以下の宇宙線として観測される。
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図 2.9: 宇宙線の減衰距離 (実線が陽子、点線が鉄の減衰距離を示す)

宇宙線が陽子よりも重い原子核である場合にはそれ以外のエネルギー損失も起こる。
2×1019eV以上の宇宙線原子核はCMBR光子および赤外線背景放射との衝突によるphoto-
disintegrationによって 1Mpc当たり 3、4個の核子を失う。したがって、観測される最高
エネルギー宇宙線が陽子より重い原子核である場合、その起源は 20Mpc以内に存在して
いなければならない。
以上のような反応により最高エネルギー宇宙線は遮断されるので、地球で観測されるエ
ネルギースペクトルには 1020eV付近に鋭い cutoffが現れると考えられており、GZK cutoff
と呼ばれている。また、この cutoffが現れるエネルギー限界をGZK限界と呼ぶ。図 2.10
に様々な宇宙線源の分布モデルから予想されるエネルギースペクトルを示した [4]。例え
ば源が宇宙空間に一様に分布している場合、5× 1019eVで急激な減衰が現れると予想され
ている。観測される最高エネルギー宇宙線のスペクトルがどのような構造を示すかが、宇
宙線源を研究する上での重要な鍵となってくる。

2.4.2 AGASAおよびHiResによる観測

AGASA(Akeno Giant Air Shower Array)は、山梨県北杜市明野町とその近郊の高原 (平
均標高 900m)に設置された空気シャワー観測装置である。面積 2.2m2のプラスチックシ
ンチレータ 111台を 100km2の領域に約 1km間隔で設置した空気シャワーアレイで、エネ
ルギーが 1020eV 以上の宇宙線 (super-GZK事象)を 11事象観測した。

AGASAによる観測は、最高エネルギー宇宙線について以下の 2つの大きな問題を提起
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図 2.10: 宇宙線のエネルギースペクトルに予想される GZK cutoff。左:1つの源がいくつ
かの red shift(z = 0.004 ∼ 1.0)にあると仮定した場合。右:源が空間分布しているとして
その分布がいくつかの異なる evolution modelに従うと仮定した場合。

している。
まず第一に、理論的な限界よりもはるかに多くの super-GZK宇宙線が観測されている
ということである。AGASAによって観測された一次宇宙線のエネルギースペクトルを図
2.11に示す [7]。青い破線は宇宙線源が一様等方的に分布していると仮定した場合に期待さ
れるスペクトルである。この図に示されているように、AGASAの観測したエネルギース
ペクトルは、GZK限界の 1020eVを超えて途切れることなく高エネルギーに向かって続い
ている。AGASAが建設以来 10年間に観測した super-GZK事象数は 11であるが、GZK
cutoffから期待される事象数は 1.6であり、AGASAの観測はGZK限界の存在と 4.0σの
有意度で矛盾している。
第二に、これらの宇宙線は全天から等方的に到来しているが、その一部は点源から放射
されているように見えることである。図 2.12はAGASAが観測した 1019.6eV以上の宇宙
線 59事象の到来方向を赤道座標系でプロットしたものである [8]。到来方向はほぼ等方的
に分布しており、既知の天体の方向分布と明らかな相関は見つかっていない。しかし、2.5
°以内に 2事象、あるいは 3事象重なった doublet、triplet事象が計 6例見つかっている。
AGASAの到来方向分解能が 1.6°であることを考慮すると、これらの事象は同一の点源か
ら放射されたものであると考えて矛盾はない。doublet/triplet事象の方向分布は、銀河中
心や銀河円盤、局部銀河群の作る超銀河面などとの相関を持たず、等方的である。1019.6eV
以上の 59事象のうち、任意の 2事象が作る離角の分布を図 2.13に示した [9]。図の左端の
ピークは図 2.12に示した 5つの doubletと 1つの triplet事象に対応している。図 2.13の
実線は到来方向が完全に等方的である場合に期待される分布である。ピークの有意度は 5
σであり、以上の結果はなんらかの最高エネルギー宇宙線点源が銀河系外に存在すること
を強く示唆している。
一方、AGASAと同時期の最高エネルギー宇宙線観測グループであるHiRes(High Res-

olution Fly’s Eye)は、AGASAが地表粒子検出器を用いた観測であったのに対し、大気蛍
光望遠鏡による観測を行い、そしてGZK cutoffの存在を示唆する結果を発表した。HiRes
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図 2.11: AGASAによって観測された一次宇宙線のエネルギースペクトル [7]

図 2.12: AGASAが観測した1019.6eV以上の宇宙線の到来方向分布 [8]。水色の丸がdoublt、
ピンクの丸が tripletである。また赤線は銀河面、青線は超銀河面を指す。

図 2.13: 1019.6eV以上の 59事象のうち任意の 2事象が作る離角の分布 [9]
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によるエネルギースペクトル (2基の望遠鏡ステーションの単眼観測の結果)を図 2.14に
示す。これによると、1020eVを越える宇宙線は 2事象であり、スペクトルはGZK cutoff

図 2.14: HiResが発表したエネルギースペクトル

と一致している。
このように AGASAと HiResは矛盾した観測結果を示しているが、AGASAのエネル
ギー決定精度は 18%、HiResも 20%であり、GZK cutoffの存否についてはどちらも決定
的な結果は出せていない。また、AGASAとHiResは異なった手法で空気シャワーを観測
しており、この観測装置固有のエネルギー決定の系統誤差がスペクトルの違いに関係して
いるのではないかと指摘され、Pierre Auger(Auger)実験および Telescope Array(TA)実
験といった、地表検出器による観測法と大気蛍光法を同時に行う実験が立案され、開始さ
れている。

2.4.3 起源モデル

最高エネルギー宇宙線の起源としてはいくつかの候補が考えられており、それらは大き
く分けると bottom-upモデルと top-downモデルという 2種類のモデルに分けられる。以
下ではそれぞれのモデルについて説明する。

bottom-upモデル

Fermi加速 (第 2.1.2節参照)あるいはその他のメカニズムによって、宇宙線をより高い
エネルギーへと加速し、最高エネルギー宇宙線を放射しているような放射源モデルを総称
して bottom-upモデルと呼ぶ。
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宇宙線荷電粒子がある領域で加速される場合、磁場による力を受けて進行方向が曲げら
れるので、加速領域への閉じ込め条件を課すことにより原理的な加速限界が決まり、

Emax ∝ γZBR (2.30)

となる。ここで、γは衝撃波のローレンツファクター、Z は宇宙線原子核の原子番号、B

は加速領域の磁場の大きさ、Rは加速領域の大きさである。図 2.15に、1020eV以上まで
の加速が可能な候補天体の大きさとその磁場強度、そして最大加速エネルギーの関係を示
した [6]。この図から、銀河系そのものを含むほとんどの銀河系内天体は最高エネルギー
宇宙線の加速源から除外されることがわかる。銀河系内の天体としては唯一、中性子星が
候補天体である。銀河系外起源の候補としては、活動銀河核、ガンマ線バースト、電波銀
河、銀河団などが挙げられる。
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図 2.15: 1020eVを越える最高エネルギー宇宙線の加速源に課せられる磁場の強さと天体
の大きさと最大加速エネルギーの関係

以下、いくつかの候補天体での加速の可能性と観測との比較について簡単にまとめる。

・中性子星 : 表面の磁場が 1013Gを超えるような中性子星により鉄原子核が 1020eV以
上まで加速される可能性が指摘されている。しかし、このような非常に強い磁場が
存在した場合、荷電粒子はシンクロトロン放射によってエネルギーを失うため、実
際にはそのような高エネルギーまでの加速は不可能であると考えられている。ただ
し、シンクロトロン放射によるエネルギー損失率は中性子星表面からの距離に強く
依存し、表面から 109cm以上離れた領域で加速された粒子は大きなエネルギー損失
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を伴わずに加速されるという指摘もある。このモデルでは、最高エネルギー宇宙線
は銀河系内起源であるということになる。中性子星で加速される粒子は主に鉄原子
核であると予想されているので、最高エネルギー宇宙線の組成を決定することがこ
のモデルを検証する上で最も重要である。

・AGN : 活動銀河核 (Active Galactic Nuclei, AGN)では、中心にあるブラックホー
ルに降着する物質の重力エネルギーを粒子の運動エネルギーとして解放する。粒子
加速は回転する磁場によって生じる電場によって起こる。ただしAGNでの加速は、
荷電粒子が周囲の放射場との衝突によってエネルギーを損失するため、最大加速エ
ネルギーは 1019eV までだと考えられている。

・電波ローブ : AGNの電波ローブと呼ばれる領域では、中心核から放出されるジェッ
トと銀河間空間ガスの衝突によって強い衝撃波が生じており 100kpc以上も広がって
いる。その中で特に強い電磁波が放射されている領域 (radio hot-spot)では、光子、
物質ともに密度が低いためエネルギー損失が少なく、なおかつ粒子を封じ込めるだ
けの十分な強さの乱流磁場が存在していることが、電波観測から予想されている。
しかし、hot-spotを伴う電波ローブを持つAGNはまれで、地球からの距離も遠く、
しかもこれまでに観測された最高エネルギー宇宙線の到来方向分布と合わない。仮
にM87(18Mpc)がそのような放射源であれば、M87の方向に観測事象が集中するは
ずである。また、次に近い既知の類似な天体はNGC315で、これは 100Mpcと遠す
ぎる。

・GRB : ガンマ線バースト (Gamma Ray Bursts, GRB)は、我々が知っている現象の
中でも最も激烈なものの一つであり、最高エネルギー宇宙線の到来方向と同様に等
方的に分布している。GRBによるエネルギー放出率は、最高エネルギー宇宙線源が
一様に分布していると考えた場合の 1019eV以上の宇宙線としてのエネルギー放出率
にほぼ等しく、非常に有力な候補天体である。しかし、GZK機構のために地球近傍
50Mpc以内に存在しなければならない。このようなGRBは 100年に 1回程度しか
発生しないと予想されているので、観測される宇宙線の到来方向分布は GRBの方
向に集中することが容易に予想できる。しかし、これまで観測された super-GZK事
象とGRBの方向には、相関は見つかっていない。

・銀河団 : 数 µGオーダーの磁場が 500kpc程度の広がりを持って観測されており、こ
れは最大加速の条件 (式 2.30)を満たしている。しかし、1020eV以上まで宇宙線が
加速されたとしても、銀河団内部でのGZK機構によるエネルギー損失が大きく、銀
河団の外には放射されないと考えられている。

・衝突銀河 : 巨大な衝撃波と 20µGオーダーの強い磁場を持った衝突銀河が観測され
ており、その大きさは加速された宇宙線の曲率半径を越える。しかし、1020eVまで
粒子を加速するには、衝突している銀河どうしの大きさが非常に異なることが条件
である。
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top-downモデル

前述のように、これまでに観測された最高エネルギー宇宙線を既知の天体現象や素粒子
物理、宇宙論の標準的な枠組の中で説明することが困難である。このため、AGASAの発
見は多くの理論家の興味を呼び起こし、素粒子物理の標準的な理論を越えた新しい物理に
基づくモデルや、未知の超高エネルギー天体現象に基づくモデルが提案されている。こう
したモデルは、従来のような低エネルギー粒子が加速されて最高エネルギーに達するとい
う bottom-upモデルに対して、top-downモデルと呼ばれる。
以下にそのいくつかの例を挙げる。

・TD・SHRの崩壊・対消滅 : ビッグバンの初期、すなわちインフレーションの最後
またはその後に生成された宇宙紐などの位相欠陥 (Topological Defect, TD)、また
は超重粒子 (Super Heavy Relic Particles, SHR)が、銀河近傍で崩壊して最高エネ
ルギー宇宙線を発生しているとするモデルである。TDは互いの衝突や対消滅によっ
て、超重ゲージボソンやヒッグスボソンに崩壊すると考えられている。これらはパ
イオンのハドロンジェットを作り最終的にγ線、電子、ニュートリノに崩壊し、ハ
ドロンのうち数%だけが核子となる。GZK機構を考慮すると、このシナリオでは、
GZK cutoffより低いエネルギーでは陽子が、高いエネルギーではγ線が主成分にな
ると予想される。SHRも崩壊によってハドロンジェットを作るが、SHRは cold dark
matter として銀河ハロー内にも存在すると考えられるため、GZK機構の影響を受
けず、粒子種がエネルギーとともに変化することはないと予想されている。

・ Zバーストモデル : 超高エネルギーのニュートリノが、重力によって銀河近傍に集
積している宇宙背景ニュートリノと相互作用して Z0粒子を作り、その崩壊生成物が
最高エネルギー宇宙線として観測されるとするモデルである。この反応で生成され
るのはほとんど光子である。また、宇宙背景ニュートリノは銀河近傍に大きな半径
を持つクラスターを作るので、到来方向分布は等方的になると予想される。

・相対論の破れ : 超高エネルギーでは特殊相対論に破れがあり、GZK機構で考慮され
ている∆+生成の共鳴的生成が起こらないとするモデルがある。ローレンツ因子 γ

が 1011を越えるようなエネルギー領域では、これまで特殊相対論の実験的検証がな
されていないため、このような提案が可能である。

このように top-downモデルでは、GZK限界を超える最高エネルギー宇宙線の存在が
確立されれば、標準的な素粒子と天体の理論を越える新たな物理への糸口となる可能性が
ある。

2.4.4 観測結果の現状

最高エネルギー宇宙線は宇宙空間での激烈な現象や未知の物理と結びついていると考
えられ、その観測結果は非常に注目されてきた。AGASA以後の観測実験として HiRes、
Auger、TAなどが最高エネルギー宇宙線のエネルギースペクトル、到来方向、質量組成に
ついての結果を示している。以下では、それぞれの項目について観測結果の現状を示す。
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エネルギースペクトル

これまでに、Akeno, AGASA, Haverah Park, Yakutsk, Fly’s Eye, HiRes-I, HiRes-II,
Auger, TA により最高エネルギー領域での宇宙線のエネルギースペクトルが示されてい
る。図 2.16で各実験によるエネルギースペクトルを比較した。実験ごとの系統誤差は無視
できない (AGASA:18%, HiRes:22%, Auger:22%)が、AGASAの結果は 1019eV以上のエ
ネルギー領域でもスペクトルが伸び続けているのに対し、HiRes, Augerのスペクトルは
1019eV付近で折れ曲がりがあることで一致している。
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図 2.16: 各実験で求められた最高エネルギー宇宙線のエネルギースペクトル。縦軸は宇宙
線フラックスにエネルギーの 3乗をかけている。

到来方向

既述の通り、AGASAによる最高エネルギー宇宙線の到来方向分布には、doublet, triplet
といった事象間での相関は見られたが、既知天体の方向分布には明らかな相関が見られず
異方性は確認できなかった [8]。一方 Augerは、最高エネルギー宇宙線の到来方向分布が
AGNの方向分布と相関を示す [13]と発表している（図 2.17）。しかし、その後の統計量の
増加によりAGNとの相関は弱まっている。
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図 2.17: Auger実験による最高エネルギー宇宙線の到来方向 (黒円)とAGNの方向 (赤点)
の分布 [13]。青い領域は観測可能領域であり、色の濃さが総露光時間を表している。
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質量組成

大気蛍光法による観測で求められたXmaxを核種ごとのシミュレーションと比較するこ
とで一次宇宙線の質量組成解析を行うことができる。HiRes[11], Auger[14], TA[27]が大
気蛍光法で得られたデータを用いて質量組成解析を行っており、それぞれの結果は以下の
図 2.18, 2.19, 2.19に示した。

HiResによれば、1.6 × 1018eV以上の宇宙線組成は陽子が支配的である。一方、Auger
の結果では 1018.5eVを超えた辺りから重い成分へと移り変わっている。また TAの結果
は、1018.5eVを超えた領域でも陽子支配的であることを示している。

図 2.18: HiResにより観測された空気シャワーの平均Xmax[11]
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図 2.19: Augerにより観測された空気シャワーの平均Xmax[14]

図 2.20: TAにより観測された空気シャワーの平均Xmax[27]
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第3章 Telescope Array実験

第 2.4節で述べたような最高エネルギー宇宙線の謎を解明すべく、日米韓露共同の観測
計画であるTelescope Array(TA)実験が立案された。TA実験では、AGASAの約 4 倍の
有効検出面積を持つ大気蛍光望遠鏡 (Fluorescence Detector, FD)と、約 9倍の有効検出面
積を持つ地表検出器 (Surface Detector, SD)を設置し、最高エネルギー宇宙線の空気シャ
ワーを観測するものである。以下ではTA実験、特に本研究で対象となる FD観測につい
て詳述する。

3.1 TA実験の目的

TA実験では、super-GZK宇宙線の存否を確立すると共に、存在するのであればその発
生起源と宇宙空間での伝播機構を解明することを目的としている。以下に柱となる 3つの
目標を述べる。

・エネルギースケールの系統誤差を 10%以内に抑える
TA実験では、観測イベントの約 10%が FD観測と SD観測によるハイブリッド観測
になるため、両検出器相互の補正によりエネルギースケールの系統誤差を 10%以内
に抑え、最高エネルギー宇宙線のエネルギースペクトルを決定する。

・角度分解能を 1.0°以下に抑える
TA実験全体ではAGASA実験に対して約 12倍の有効検出面積を有しており、これ
により統計量を増やす。同時に、一次宇宙線の到来方向を 1.0°以下の精度で決定す
ることで、最高エネルギー宇宙線の点源問題を解決する。

・最高エネルギー宇宙線の粒子種を同定する
最高エネルギー宇宙線の起源モデルごとに一次宇宙線の組成は陽子、鉄、γ線、ニュー
トリノなどと様々な予言があるため、起源解明の大きな鍵となってくる最高エネル
ギー宇宙線の粒子種同定を行う。

3.2 TA実験の概要

観測実験は、大気が乾燥して透明度が高いため大気蛍光法による観測に適したアメリ
カ合衆国ユタ州ミラード郡の、平均標高 1400m(大気深さ 860g/cm2)の西部砂漠地帯にお
いて行っている。大気蛍光観測用の FDステーションは地表で発生する霧などの影響を避
けるため、周囲から 100 ∼ 200m高くなった小丘の頂上や中腹に配置される。また、FD
ステーションは約 40kmの間隔で Black Rock Mesa(BRM)、Long Ridge(LR)、Middle
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Drum(MD)の 3カ所に設けられ、それぞれが中心領域方向に視野を持ち空気シャワーを
観測する。また、FDステーションによって囲まれた領域には、地表検出器アレイとして
507台のシンチレーション検出器が約 1.2km間隔で碁盤の目状に設置されている。装置の
配置図を図 3.1に示す。

図 3.1: TA実験における装置の配置図。中心に碁盤状に地表検出器が配置され、それを囲
むように 3 箇所の FDステーションが設置されている。

ハイブリッド観測

TA実験では大気蛍光法による観測 (FD観測)と地表検出器による観測 (SD観測)を同
時に行う (図 3.2)。SD観測においては、観測した粒子数と到来時間の測定結果を空気シャ
ワーのシュミレーション計算と比較することによって一次宇宙線のエネルギーと到来方向
を決定する。一方 FD観測では、空気シャワーの中心軸付近にできる大気蛍光の軌跡を撮
像することにより、軌跡の輝度 (光量)から大気中における空気シャワーの全エネルギー損
失と到来方向を測定する。

FD観測と SD観測は測定原理が異なるだけでなく、空気シャワーのエネルギーを相補
的な観点で測定している。すなわち、FD観測では空気シャワー軸付近でのエネルギー損
失をシャワーの縦方向発達に沿って観測する。これに対して、SD 観測は最大発達付近の
平面内でシャワー軸から数百m ∼数 kmの範囲において、粒子密度の横方向分布を測定
する。そもそも、各々の観測手法は単独で一次宇宙線のエネルギーと到来方向を決定でき
る。しかし、SD観測ではエネルギー決定にモンテカルロシュミレーションを介するため
系統誤差が大きく、FD観測でも大気の発光効率、大気中での紫外線光の散乱・吸収、鏡の
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反射率、光電子増倍管の量子効率などの較正を行う必要があり、エネルギーの系統誤差を
見積もるのは容易ではない。以上の問題を克服するためにも、相互の情報を使ってより高
精度なエネルギー決定を行うという点で、ハイブリッド観測は重要な意味を持っている。

図 3.2: ハイブリッド観測の概念図

3.3 大気蛍光望遠鏡

大気蛍光望遠鏡 (Fluorescence Detector, FD)は、空気シャワーによる大気シンチレー
ション光を球面鏡で集光して PMTカメラで撮像することにより観測を行う装置である。
北側に位置しているMDステーションはHiRes-Iの望遠鏡を移設したものであり、方位角
幅 16.5°、仰角幅 16°の望遠鏡が 14台設置されている。一方、南側 2ヶ所の FDステー
ション（BRM, LR）はTA実験で新設された望遠鏡をそれぞれ 12台有しており、方位角
108°を観測する (図 3.3)。将来的には 360°をカバーするような拡張がすることが可能な
構造になっている。観測を行わない間はシャッターを閉め望遠鏡を保護する。
以下では、今回の解析で使用したBRM, LRステーションの FDを構成する各部位につ
いてまとめ、データ収集システム、キャリブレーションについても述べる。
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図 3.3: FDステーションの概観

3.3.1 光学系

望遠鏡は広視野角を得ること、また放物面鏡に比べて設置と調節機構が簡単であること
から、球面鏡を使用している。この球面鏡は、六角形のセグメントミラー 18枚からなる口
径 3.3mの合成球面鏡である。セグメントミラーのデザインと実際に設置された球面鏡を図
3.4に示す。セグメントミラーの取り付け角度は 2方向に調節可能である。また、合成球面
鏡の中心にセグメントミラーは設置されておらず、光学角度制御系とPMT較正系が取り付
けられている。セグメントミラーは対辺間隔が 660mmの六角形で、厚みが 11mm、曲率半
径が 6067±40mmである。素材はTemplex glassを使用し、表面は劣化に強いAnodization
という方法でAl2O3コーティングされている。反射率は、波長域 330nm∼450nmで 80%以
上である。

図 3.4: セグメントミラーのデザイン (左)と実際に設置された球面鏡 (右)

望遠鏡 1基の視野は、方位角幅が 18°、仰角幅が 15.5°である。この望遠鏡を二段に重
ね、上段で 3°∼ 18.5°、下段で 18.5°∼ 34°をカバーすることができ、全体では仰角 3
°∼ 34°を観測することができる (図 3.5)。
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図 3.5: 望遠鏡のデザイン (左)と実際に設置された望遠鏡 (右)

3.3.2 PMTカメラ

PMTカメラは、16×16のアレイ状に並べられた 256本の PMT(光電子増倍管) から構
成されており、反射鏡の焦点面に設置されている。PMTカメラは PMTとエレクトロニ
クスを周りの砂や埃から保護するため、カメラボックス内に密閉されている。PMTは浜
松ホトニクスのR9508を用い、1本あたり約 1°×1°の視野を持たせる。これが撮像の分
解能となる。PMT後部に取り付けられたプリアンプによって増幅された信号は、ボック
ス背面にあるパッチパネルを経由してデータ収集システムへ送られる。また、観測するシ
ンチレーション光の波長域は主に 300nm∼400nmであり、その他の波長領域の光をカット
するために、個々のPMTの光電面上にはこの領域で透明な SCHOTT BG3が取り付けら
れている (図 3.6)。さらに、カメラボックスの窓として、300nm以降の波長域に対し透過
率が 90%以上あるパラグラスを用いている。

図 3.6: BG3を取り付けた PMT
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3.3.3 データ収集システム

データ収集システムの概略を図 3.7に示す。トリガーシステムは、Signal Digitizer and
Finder module (SDF)、Track Finder module (TF)、Central Trigger Distributor module
(CTD)という 3種のモジュール群から構成される。以下ではそれぞれのモジュールについ
て説明する。

Signal Digitizer and Finder module (SDF)

各PMTの出力のAD変換を行い、大気蛍光の波形認識をする役割を持つ。1枚に 16チャ
ンネル分が組み込まれており、1クレートに 16枚装着される。PMTから送られてきたア
ナログ信号は、12bit分解能、最大出力 2V、40MHzサンプリングの FADC(Flash Analog
Digital Convertor)で AD変換された後 100ns毎に積分され、1フレーム (12.8µsec)毎に
記録される。波形認識は各フレーム毎に行われ、計算された S/N(signal to noise)比が設
定された thresholdを上回るとトリガー信号 (ファーストレベルトリガー)を発生させる。
トリガーのかかったチャンネルは 1、それ以外は 0と表され次の TFへと送られる。

Track Finder module (TF)

SDFから集められた 0/1ヒットパターンを元に、大気蛍光トラック判定を行う。PMTカ
メラ 1台につき、1つのTFが設置される。判定により以下の 3つに分類され、次のCTD
へトリガー (セカンドレベルトリガー)が送られる。

complete track 連続した 5本の PMTでトリガーがかかっている

partial track カメラの端の連続した 3本の PMTでトリガーがかかっている

NC 著しく大きなADCカウントがある

Central Trigger Distributor module (CTD)

データ取得の最終判断を行うモジュールであり、1つの FDステーションに 1つある。
12枚あるTFからのセカンドレベルトリガーを集め、カメラ間にまたがったトラックの判
定を行い、トリガー (ファイナルレベルトリガー)を発生させる。また、2008年 3月より
飛行機などの人工光によるトリガーを防ぐため、飛行機 vetoが導入されている。さらに、
全エレクトロニクス共通のクロックの提供、初期化信号の送出なども行っており、観測さ
れたイベントの絶対時刻は CTD付属のGPSにより記録される。
基本的なデータの流れは次のようになる。PMTからの出力信号はプリアンプで増幅さ
れ、SDFに送られる。SDFでデジタル化されたデータはバッファに記録され、同時にファー
ストレベルトリガーの判定が行われる。SDFのトリガーはTF に集められて、カメラ 1台
毎のヒットパターンを作成し、それを元にトラック判定が行われる。最後に、CTDによっ
て全てのカメラのトリガーコードが集められ、イベントを取得するかの判断が行われる。
イベントとして判定されたデータは、SDFのバッファから光ファイバーを利用してPCに
送信される。
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図 3.7: FDエレクトロニクスの概略図

3.3.4 キャリブレーション

大気蛍光法による観測では 2.3.2で述べたように、エネルギーを決定するためには様々
な較正を行う必要がある。以下でキャリブレーションシステムについて簡単にまとめる。

PMTゲインの較正

大気蛍光法では、検出された PMTの信号から PMTへの入射光子数を算出しなくては
ならない。そのため PMTゲインを精度よく求めていかなくてはならないので、以下のよ
うなキャリブレーションが行われている。

・CRAYS
N2 レーザー (波長 337.1nm)の Rayleigh散乱光を絶対一様光源 (Calibration using
RAYleigh Scattering, CRAYS)として使用し基準 PMTの較正を行う。レーザーの
出力と Rayleigh散乱の散乱断面積から PMT入射光子数を計算することで、基準
PMTの量子効率、収集効率、絶対ゲインをあらかじめ測定することができる。

・YAP
基準PMTの光電面中央にYAP光源を取り付け、そこから発生する光電子数 (∼1000
個)を観測する。YAP光源は、プラスチックシンチレータYAlO3:Ceに 241Amから
の α線を入射させることで、ピーク波長 370nmの光を発生させている。

・Xe flasher
合成鏡の中央部に取り付けられた拡散 Xe光源によりカメラ全面を照射し、全ての
PMTの相対ゲインを調整する。YAP付きの基準 PMTとそれ以外の PMTの出力
が等しくなるよう PMT印可電圧を調整することで、カメラ内の全 PMTにおける
(量子効率) × (収集効率) × (PMTのゲイン)の積分値を揃えることができる。
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・XY scanner
PMTには光電面での光子の入射位置による感度の不均一性がある。そこで、UVLED
光源をカメラ面上で走査させ、(量子効率) × (収集効率) × (PMTのゲイン)の場所
依存性を測定する。

図 3.8: YAP 図 3.9: Xe flasher

大気状態のモニター

大気蛍光は発生点から観測点に至る光路で大気中の微粒子によって散乱損失を受ける。
このため、大気中に紫外パルスを射出して、その後方散乱光および側方散乱光の強度を観
測することで大気透明度を測定する (図 3.10)。TA実験では以下のような大気透明度の測
定を行っている。

・ LIDAR
LIDAR(LIght Detection And Ranging)法を用いて大気透明度の測定を行う。BRM
ステーションから100m離れたLIDARドーム内に設置されたYAGレーザー (355nm)
で大気中に紫外パルスを射出して、その後方散乱光を測定する。

・CLF
CLF(Central Laser Facility)は 3つのステーションから等距離 (∼ 20km)に位置し
ている、大気透明度測定のための施設である。CLFから垂直上方に紫外パルスレー
ザー (YAG 355nm)を射出した際の上空における側方散乱光を、標準光源として 3ヶ
所の FDステーションで観測する。

図 3.10: 左：LIDARシステム、右：CLFによる側方散乱を利用するシステム
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雲モニター

FD視野内に雲が存在する場合、雲が遮蔽物となり空気シャワーからの大気蛍光が FD
まで到達できなかったり、雲による散乱により期待しているようなシャワートラックが得
られないことが考えられる。TA実験ではBRMステーションに赤外カメラを設置してFD
視野を撮像することで、雲のモニタリングを行っている。

エネルギーの較正

ELS(Electron Light Source)は、FDのエネルギー決定のキャリブレーションを目的と
した施設であり、BRMステーションの前方 100mの地点に位置している。図 3.11のよう
に垂直上方に電子ビーム (10MeV∼40MeV)を射出し、生じた大気蛍光をBRMステーショ
ンで観測することでエネルギー較正が可能である。2010年 9月には初観測に成功しており
3.12、今後の観測によりエネルギー決定の系統誤差を小さくすることが期待される。

図 3.11: ELSの概念図

図 3.12: 2010年 9月に観測された ELSによるイベント例
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3.4 地表粒子検出器

地表粒子検出器は面積 3m2のプラスチックシンチレータを使用している (図 3.13)。こ
れを 1.2km 間隔で合計 507 台設置し、地表面積 760km2 をカバーする。検出器 1 台は
100cm × 150cm × 1cmのプラスチックシンチレータを 2層に重ねたものが 2つ並べられ
て容器 (210cm × 170cm × 8cm)に入れられている。それぞれのプラスチックシンチレー
タには直径 1mm、2cm間隔で溝が掘られており、その溝にWLSF(Wave Length Shifting
Fiber)が埋め込まれいる。シンチレータからの青色光は、このWLSFで緑色光に変換さ
れて容器の中央に置かれた PMT(Electronbuves 9124SA)で検出される。PMTからの信
号波形はアンプを介して 12bit、52MHzサンプリングの FADCで AD変換され記録され
る。時間情報は GPSにより取得される。各々の地表検出器は SDエリアに配置された通
信塔を介して無線 LANによる通信を行う。また、電力源としてはソーラーパネル (120W)
が用いられる。

図 3.13: 現地に設置されたシンチレーション検出器
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3.5 他実験との比較：Pierre Auger実験

TA実験と同様にFD・SDを組み合わせて最高エネルギー宇宙線を観測するものとして、
Pierre Auger実験がある。Auger実験は南米アルゼンチン共和国の西部平原約 3000km2

の規模で、2004年より観測が行われている。SDとして 1600台の水チェレンコフ検出器
が 1.5km間隔で設置され、FDは 4つのステーションに望遠鏡が 6台ずつ、計 24台の望
遠鏡が設置されている [12]。Auger実験で用いられている FD望遠鏡の視野は 30°×30°
であるため、1ステーションあたりの視野角は 180°となる。

Auger実験に比べてTA実験は検出器を設置している面積が小さいという点で不利では
あるが、SD観測に用いられる検出器の系統的不定性が小さいという点では有利である。
TA実験で使用しているシンチレーション検出器が検出するのは主にシャワー中の電磁成
分である一方、Auger実験の使用する水チェレンコフ検出器が検出するのは主にミューオ
ン成分である。空気シャワー中のミューオン成分の粒子数はシャワー初期のハドロン相互
作用の詳細や一次宇宙線の粒子種に大きく依存するため、一次宇宙線の粒子種が不明であ
ることによりAuger実験の方が系統的不定性が大きくなると言える。
また、Auger実験が観測しているのは銀河中心を含む南天の領域であり、銀河磁場の宇
宙線粒子軌道への影響が大きいことには注意する必要がある。TA実験は北半球で行われ
北天領域を観測するため、南天よりも銀河磁場の影響は小さく、宇宙線点源の同定には有
利である。

図 3.14: Pierre Auger実験の観測結果。図中のオレンジの線で囲まれた領域に SDが設置
されている (白い領域は未設置の領域)。SDの周囲には 4ヶ所の FDステーション (赤丸)
がある。
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第4章 シミュレーション・イベント再構成

以下では、解析に用いるシミュレーション・イベント再構成手法について述べる。

4.1 シミュレーション

シミュレーションは、一次宇宙線の核種・エネルギーに応じて生成した空気シャワーか
ら FDステーションに入射する光量を見積もる「空気シャワー生成シミュレーション」、
FDステーションに入射した光子が検出器でどのような信号として観測されるかを見積も
る「検出器シミュレーション」の 2過程に分けられる。

4.1.1 空気シャワー生成シミュレーション

空気シャワーから FDステーションへ入射する光量を見積もるには、まず各高度ごとの
エネルギー損失量を求める必要がある。その後、エネルギー損失量から期待される大気蛍
光の発光量を求め、大気中の伝播過程における散乱による減衰を考慮してやれば良い。ま
た大気蛍光の他にチェレンコフ光による寄与も見積もらなくてはならない。以下では、そ
れぞれの過程を分けて説明する。

CORSIKAによる縦方向発達情報の取得

一次粒子の情報から空気シャワーの縦方向発達情報を得るには、空気シャワーシミュ
レーションプログラムCORSIKA(COsmic Ray SImulations for KAscade) [18]を用いる。
CORSIKAは、シャワー粒子を追跡しながら、大気中における相互作用および崩壊をシ
ミュレーションすることで擬似的に空気シャワーを作り出しており、最終的に地表におけ
るシャワー粒子の分布および空気シャワーの縦方向発達の情報を得ることができる。ただ
し、全粒子を追跡して計算を行うと膨大な時間が必要となるので、低エネルギーの粒子に
関しては一部の粒子のみ追跡を行い、重みをかけて計算することで計算時間を短縮する
thinningアルゴリズムを使用している。また、追跡している粒子のエネルギーが設定した
エネルギー閾値 Ecut以下になった場合には、その粒子のエネルギーが全てその高度にお
いて吸収されたと考えて追跡するのを終了する。

CORSIKAによって得られる縦方向発達の情報は、各高度における各シャワー粒子種ご
との粒子数およびそれぞれのエネルギー損失、および閾値 Ecutを下回った粒子のエネル
ギーの総和である。これらの情報はシャワー軸に沿って∆X = 1g/cm2刻みで記録されて
おり、以後の計算もこの「セグメント」ごとに計算を行っていく。また、各々の縦方向発
達曲線をGaisser-Hillas関数 (式 (2.18))でフィッティングすることで求めた縦方向発達を
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特徴づける、最大発達時の粒子数 Nmax、最大発達深さ Xmax、first interaction point Xint

も出力される。

大気蛍光放射

あるセグメントにおいて放射される大気蛍光量Nflは、そのセグメント内での総エネル
ギー損失量Edepに比例し、

Nfl = YflEdep (4.1)

と表される。ただし、Yfl は単位エネルギー当たりの大気蛍光発光量 (fluorescence yield)
である。fluorecence yieldの決定には垣本 [20]による以下の式（4.2）を用いている。

Yfl =
1(

dE
dX

)
1.4MeV

(
A2P

1 + ρB2P

√
T

+
A1N

1 + ρB1N

√
T

)
(4.2)

ただし、
(

dE
dX

)
1.4MeV

は 1.4MeVの電子による単位大気厚さ当たりのエネルギー損失量、ρ

および T は大気密度および気温、Aおよび Bは遷移過程ごとに決定される係数でそれぞ
れ以下の表 4.1のようになる。

表 4.1: 式（4.2）における各遷移ごとの係数
A2P 89.0[m2/kg] B2P 1.85[m3kg−1K−1/2]
A1N 55.0[m2/kg] B1N 6.50[m3kg−1K−1/2]

また、fluorescence yieldの波長依存性については FLASH実験 [22]の結果 (図 4.1)を用
いている。
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図 4.1: FLASH実験 [22]で求められた大気蛍光スペクトル
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大気蛍光放射は等方的な放射であるから、FDステーションに直接入射する大気蛍光量
Nfl,dir

det は、以下のように見積もられる。

Nfl,dir
det = NflTRay(r)TMie(r)

A

4πr2
(4.3)

ただし、rはそのセグメントの中心から FDステーションまでの距離、TRay および TMie

はRayleigh散乱およびMie散乱の透過率、Aは FDステーションの有効検出面積である。
大気蛍光放射に関しては散乱光の効果は無視している。

チェレンコフ光放射

エネルギー閾値Ethr以上のエネルギーを持つ電子はチェレンコフ光を放射する。

Ethr =
mec

2√
2(1 − n)

(4.4)

ただし、meは電子の質量、nは大気の屈折率である。
セグメントあたり発生するチェレンコフ光量N chは、エネルギー損失量Edepから次の
ように計算できる [26]。

N ch =
Edep

αeff(s)

∫
ln Ethr

Ych(h,E)fe(s,E)d lnE (4.5)

ただし、sはシャワーエイジ、αeff(s)は平均エネルギー損失率、fe(s,E)は電子のエネル
ギースペクトルである。また、Ych(h,E)は電子 1つ当たりのチェレンコフ光発光効率で、
式 (2.24)より以下のように表せる。

Ych(h,E) ≡
dN ch

(1)

dX
(h,E) =

2παZ2

ρ(h)

∫ (
1 − c2

n2(h, λ)v2

)
dλ

λ2
(4.6)

さらに、チェレンコフ光は大気蛍光とは異なり等方的な放射ではないため、その角度分布
を考慮に入れて FDステーションへ入射する光量を見積もる必要がある。チェレンコフ光
の放射方向とシャワー軸のなす角度を θとしたとき、角度分布Dch(θ)は、

Dch(θ) =
1
θ0

exp
(
− θ

θ0

)
(4.7)

である [26]。ただし、θ0 はエネルギー閾値 Ethr によって決定するパラメータで θ0 =
0.83E−0.67

thr である。以上より、FDステーションに直接入射するチェレンコフ光量N ch,dir
det

は、以下のように見積もられる。

N ch,dir
det = N chTRay(r)TMie(r)

A

4πr2
Dch(θ) (4.8)
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チェレンコフ光の場合、直接 FDステーションに入射する成分だけではなく、大気中で
の散乱による成分の光量が大気蛍光の光量に対して無視できないだけの寄与を持つ場合が
ある。そのため、チェレンコフ光に関しては一次散乱光 (散乱チェレンコフ光)を考慮に入
れたシミュレーションを行う。
あるセグメントで発生する散乱チェレンコフ光は、大気頂上からその高度までに放射さ
れ散乱することなく到達したチェレンコフ光量の総和に比例するとみなせる。いま大気頂
上から i番目のセグメントについて考えると、その高度まで到達したチェレンコフ光量の
総和N ch,total

i は、そのセグメントで発生した光量N ch,emit
i および 1つ前のセグメントを散

乱せずに通過した光量N ch,pass
i−1 の和で表される。

N ch,total
i = N ch,emit

i + N ch,pass
i−1 (4.9)

このN ch,total
i から、このセグメントで発生する散乱チェレンコフ光量N ch,Ray

i 、N ch,Mie
i 、

次のセグメントへ散乱せずに通過する光量N ch,pass
i を見積もる。セグメント内での光子の

経路長をセグメントの刻み幅と仮定して dliとおくと、それぞれ以下の式のように表すこ
とができる。

N ch,Ray
i = N ch,total

i (1 − TRay(dli))TMie(dli) (4.10)

N ch,Mie
i = N ch,total

i TRay(dli) (1 − TMie(dli)) (4.11)

N ch,pass
i = N ch,total

i TRay(dli)TMie(dli) (4.12)

このうちFDステーションへ入射する光量は、Rayleigh散乱とMie散乱では散乱後の光子
の角度分布が異なることを考慮して、それぞれ

N ch,Ray
det = N ch,RayTRay(r)TMie(r)

A

4πr2
DRay(θ) (4.13)

N ch,Mie
det = N ch,Mie

i TRay(r)TMie(r)
A

4πr2
DMie(θ) (4.14)

となる。ただし、DRay(θ)、DMie(θ)はそれぞれRayleigh散乱、Mie散乱の散乱光子の角
度分布である。

大気中での散乱

大気中で発生した光子は、大気中において大気分子、エアロゾルなどによる散乱（Rayleigh
散乱およびMie散乱）を受ける。

Rayleigh散乱については、透過率は式 (2.26)で決定できる。また、散乱の位相関数も理
論的に決定でき、I(θ) ∝

(
1 + cos2(θ)

)
である。

一方、Mie散乱についての透過率は式 (2.27)で決定できる。ただし、式中のエアロゾル
分布のスケール高 hmおよび散乱の平均自由行程 lmは、LIDARによる観測結果によって
求めており、hm = 1.0[km]、lm = 29.4[km]である。またMie散乱の位相関数は、HiRes
実験が行われていたDugwayにおける測定値（図 4.2）を用いている。
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図 4.2: Dugwayで測定されたMie散乱の位相関数。

以上より、FDステーションに入射すると期待される全光量N total
det は

N total
det = Nfl,dir

det + N ch,dir
det + N ch,Ray

det + N ch,Mie
det (4.15)

と表される。全光量に対する、それぞれの成分の寄与は空気シャワーとFDステーション
との幾何的な関係、エネルギーなどによって大きく変化する。図 4.3に FDステーション
に入射する各成分ごとの光量を示した。FDステーションに向かってくるような空気シャ
ワーの場合 (図 4.3左)チェレンコフ光の寄与が大きくなる。一方、FDステーションの視
野を横切るような空気シャワーの場合 (図 4.3 右)には、大部分が等方的な放射である大
気蛍光によるものであるが、Rayleigh散乱による寄与は無視できない。このように FDシ
ミュレーションでは、チェレンコフ光の寄与を正しく見積もる必要がある。

図 4.3: 空気シャワーの発達に伴う、直接入射する大気蛍光量 (赤)およびチェレンコフ光
量 (青)、Rayleigh散乱 (桃)およびMie散乱 (緑)による一次散乱光量。FDステーション
へ向かっていくシャワーの場合 (左)と FDステーション視野を横切るようなシャワーの場
合 (右)。空気シャワーと FDステーションの幾何的な関係によって、チェレンコフ光の寄
与が大きく異なる。
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4.1.2 検出器シミュレーション

FDで得られる信号を検出器シミュレーションによって求める。まず、実際のFDステー
ションと同様の構造をFDステーション内に再現し、FDステーションに入射する各光子が
どの PMTへ入射するかをシミュレーションする。FDステーション内部のカメラ架台な
どを考慮しつつ、1光子ごとに PMTカメラ面まで到達するかを追跡シミュレーションす
る（図 4.4）。PMTに入射する光子については、鏡反射率、パラグラス透過率、BG3フィ
ルター透過率、PMTの感度不均一性、量子効率および収集効率、PMTゲインを掛け合わ
せ、光子数から光電子数へと変換する。各PMTについて以上の計算を行うことで、実際
に観測して得られるデータと同様の形式のシミュレーションデータを作成する。

図 4.4: 検出器シミュレーションの例。FDステーションの内部構造を再現して各光子がカ
メラ面まで到達するかを追跡シミュレーションする。

4.2 イベント再構成

検出器で得られたデータから、一次宇宙線および空気シャワー発達の情報を得る為に、
イベント再構成を行う。イベント再構成は、第 2.3.2節で述べたように「ジオメトリ再構
成」「縦方向発達再構成」の 2過程を経て行われるが、実際のデータには空気シャワー以外
の要因によるノイズも含まれているので、事前に解析に用いる波形情報を選別する「PMT
選別」を行う。以下ではそれぞれの過程について説明する。
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4.2.1 PMT選別

解析に用いるデータには、各 PMTごとの波形情報が記録されているが、各カメラ単位
でデータを保持しているため、SDFでトリガーされなかった PMTの情報も含まれてい
る。また、大気蛍光以外にも夜天光など別の要因によりトリガーされる PMTも含んでい
る。これらのような PMTを除外して、大気蛍光信号を含んだ PMTのみを用いて以後の
解析を行うことによって、精度の良い解析を行うことができる。PMTの選別は、以下の
3手順に分けられる。

1st selection

1st selectionでは、各 PMTごとに信号波形の解析を行い、大気蛍光信号の有無を判定
する。SDFと同様のアルゴリズムで判定を行う。まず、波形の移動平均を 1.6, 3.2, 6.4,
12.8µs ごとに計算する。

b(t) =
∫ N∆t

0
a(t − τ)

dτ

N∆t
=

N−1∑
k=0

a(t − k∆t)/N∆t (4.16)

ただし、a(t)は時刻 t における ADC値、∆t = 100ns、N=16, 32, 64, 128である。この
値をADC値の分散 Vaで規格化し S/Nを求める。

S/N =

√
N(b(t) − ā)2

Va
(4.17)

ここで、āはADC値 a(t)の平均である。この S/Nが閾値 6を超える信号は、大気蛍光に
よる信号である可能性が高いと考えられる。
ただし、この S/N値による判定では波形を見ていないため、飛行機などの人工光によ
る信号や、ミューオンが PMT管面を直接通過したことによる信号など、大気蛍光以外の
信号も選択してしまうことがある (図 4.5)。このような信号を除去するため、さらに以下
のような選別を行う。

図 4.5: 空気シャワーによると考えられる波形 (左)と飛行機によると考えられる波形 (右)
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信号を三角形にフィッティングし、その三角形の頂点の時刻 ti (添字 iはPMTを識別す
るための PMT番号)および底辺の幅 σを信号を特徴づけているパラメータとして採用す
る。これらのパラメータを用いて、

• 幅 σが極端に小さい もしくは 極端に大きい (σ < 0.1µs または σ > 25.6µs)

• ピークタイミング tiが測定範囲外 (ti < 0µs または ti > 51.2µs)

場合には、信号は大気蛍光によるものではないと考える。大気蛍光による信号の場合、幅
σは約 1 ∼ 10µsであり、これよりも極端に小さいものは高周波のノイズまたはミューオ
ンによる信号であり、逆に極端に大きい場合は飛行機などのゆっくりとした光量の変動で
あると考えられるため、除去する。また、以降の解析においてピークタイミング tiを光子
の入射時刻として使用するが、これが測定範囲 (0 ∼ 51.2µs) の外側となる場合には、信号
の時刻を正確に見積もれていない可能性が高いので除く。

2nd selection

1st selectionによって大部分のノイズが除去できるが、光量の大きい夜光による信号な
どは除ききれていない。2nd selectionでは、このような信号のうちシャワートラックから
離れた所に位置している PMTの信号を除去することを目的としている。
そのためにまず、θ - φ空間でのHough変換 (θ, φはPMTの視線方向の天頂角および方
位角)により直線構造を見つけ出し、シャワートラックの中心を決定する。ただし、シャ
ワートラックの太さは空気シャワーの一次エネルギーやジオメトリによって決定するため、
この段階では分からない。そのため、シャワートラックから各PMTの視線方向までの離
角分布を作り、孤立した PMTを除去する (図 4.6)。

図 4.6: θ - φ空間での直線構造検出の例
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3rd selection

3rd selectionでは、ここまでの選別で除去できていない、シャワートラック上に隣接し
ているノイズPMTの除去を行う。ここでは各PMTへの光子の入射時刻 ti(ピークタイミ
ング)を用いて選別を行う。シャワートラックの重心方向に対する、シャワー軸の傾きを
ψ、各 PMTの視線方向がなす角を αiとしたとき (図 4.7左)、期待される光子の入射時刻
tiは、以下の式 (4.18)のように表せる。

ti = t⋆ +
1
c

sinψ − sinαi

sin(ψ + αi)
r0 (4.18)

ただし、t⋆はシャワートラックの重心方向にシャワーが到達した時刻、r0は FDからシャ
ワートラックの重心までの距離である。また各PMTの離角 αiは、シャワートラックの重
心方向を ng、SDPに投影した各 PMTの視線方向を nproj

i とすると、

αi = cos−1
(
nproj

i · ng

)
(4.19)

となる。全 PMTの αiおよび tiを式 (4.18)でフィッティングし、そこから大きく外れた
PMTの信号は、空気シャワーとは関係していない信号だと判断し、除外する (図 4.7右)。

図 4.7: 3rd selectionで定義されるジオメトリ (左)、および αi と tI の分布とそのフィッ
ティング結果 (右)

4.2.2 ジオメトリ再構成

ステレオイベントのジオメトリを決定するには、それぞれのステーションで得られた
SDPの交線を求めてやればよい (図 4.8)。SDPの法線ベクトルを nとすると、nを決定す
るには以下の式で与えられる χ2を最小にすればよい。

χ2 =
∑

i

wi
(
n · ki

)2
(4.20)

ここで、ki は i番目の PMTの見ている方向への単位ベクトル、wi は重みで、i番目の
PMTに入った光電子数を用いている。ステレオイベントでは、2つのステーションそれぞ

48



れについて SDPが求められるので、シャワー軸は 2つの SDPの交線となる。SDPの法線
ベクトルをそれぞれ n1、n2とすると、シャワー軸の方向ベクトル s は、以下の式 (4.21)
で与えられる。

s = n1 × n2 (4.21)

Station1
Station2

図 4.8: ステレオイベントでのジオメトリ再構成。2つの SDPの交線がシャワー軸である
と決定する。

4.2.3 縦方向発達再構成

各PMTに入射した大気蛍光の光量から大気深さごとのエネルギー損失を求めることで、
空気シャワーの縦方向発達の再構成を行う。しかし、各 PMTで測定される光量にはチェ
レンコフ光や散乱光などの寄与も含まれ、これらを正しく評価することは難しい。そのた
め、様々な縦方向発達の空気シャワーによるシミュレーションを行い、検出器で観測され
る信号を実データと比較することで、実データを最も良く再現する縦方向発達を選ぶ「逆
モンテカルロ法 (Inverse Monte Carlo method, IMC)」により空気シャワーの縦方向発達
を再構成する。
空気シャワーの縦方向発達は、最大発達時の粒子数Nmax、最大発達深さXmax、および

X0をパラメータとするGaisser-Hillas関数 (式 (4.22))によって表される。

N(X; Xmax, Nmax, X0) = Nmax

(
X − X0

Xmax − X0

)Xmax−X0
λ

exp
(
−X − Xmax

λ

)
(4.22)

≡ NmaxN1(X; Xmax, X0)

IMCでは、まずXmaxをフィッティングパラメータとして用いることで縦方向発達の形状
N1(X; Xmax, X0)を決定する。ただし、X0は縦方向発達を大きく変化させるパラメータ
ではないため、X0 = 0.0[g/cm2]と固定している。
ジオメトリ再構成で求まったジオメトリに、XmaxをパラメータとしてNmax = 1の様々
な縦方向発達の空気シャワーをシミュレーションし、以下の尤度 Lを最大化するような
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Xmaxを最確値とする。

L(Xmax) =
∏
i

(
ni

exp(Xmax)
nst

exp(Xmax)

)ni
obs

(4.23)

nst
xp(Xmax) =

∑
i

ni
exp(Xmax)

ただし、ni
obsは実際に観測された各PMTで測定された光電子数、ni

exp(Xmax)はNmax = 1
としたときのシミュレーションで各 PMTごとに期待される光電子数である。
式 (4.24)の尤度 Lを最大にすることで縦方向発達の形状を決定した後、Nmaxを決定す
る。尤度 Lを計算する際にはNmax = 1として計算を行っているため、以下の式 (4.24)で
Nmaxを決定できる。

Nmax =
∑

i n
i
obs∑

i n
i
exp(Xmax)

(4.24)

図 4.9に観測されたイベントを IMCで再構成した例を示した。IMCを用いることで、
大気蛍光だけでなくチェレンコフ光の寄与についても考慮され、観測データを良く再現で
きている。

図 4.9: 観測された光電子数 (水色点)と IMCで再構成された光電子数の各成分ごとの寄与

以上より、縦方向発達を表すNmax、Xmaxが求まったので、最後に一次宇宙線のエネル
ギーE0を決定する。まず、求まったNmax、Xmaxを用いたGaisser- Hillas関数を積分す
ることで、空気シャワーによる大気中での全エネルギー損失の総和Ecalが決定できる。

Ecal =
〈

dE

dX

〉 ∫
X

N(X; Xmax, Nmax, X0)dX (4.25)

= Nmax

〈
dE

dX

〉 ∫
X

N(X; Xmax, 1, X0)dX

ただし Ecal には、シャワー中で発生したニュートリノにより持ち去られる分のエネル
ギーなどが含まれない。一次エネルギーE0を求めるには、このようなMissing Energy分
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の補正を加える必要がある。CORSIKAにより生成した空気シャワーの再構成結果 Erec
cal

[eV]は、Esim
0 [eV]と以下のような関係がある。

Erec
cal

Esim
0

= A + B log Erec
cal + C (log Erec

cal )
2 (4.26)

ただし、A, B, CはA=-0.6384、B=0.1507、C=-0.003595である。この関係式を用いて、
Gaisser-Hillas関数の積分として求まったEcalから一次エネルギーE0を求める。
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第5章 質量組成解析

最高エネルギー宇宙線の質量組成は、宇宙線スペクトルおよび到来方向とともに、その
起源解明における有力な情報である。ただし最高エネルギー領域においては、その到来頻
度が非常に小さいため、直接測定による宇宙線核種の同定は不可能である。そのため、地
上における空気シャワー観測による間接測定をおこなう。本研究では、宇宙線の核種ごと
に空気シャワーの最大発達深さXmaxが異なることを利用して質量組成解析をおこなう。

5.1 Xmaxによる一次宇宙線の判別

空気シャワーの縦方向発達は、一次宇宙線のエネルギーおよび核種に依存する。一次宇
宙線のエネルギーが大きいほど、最大発達時の粒子数Nmaxが大きくなり、最大発達深さ
Xmaxも大きくなる。また、一次宇宙線核種が重い原子核であるほど、Xmaxは小さくなる
(図 5.1)。これは、重原子核ほど 1核子当たりのエネルギーが小さいため、シャワー発達
に伴うエネルギー細分化が早く進むからである。また、複数核子から構成される重原子核
による空気シャワーは、低エネルギーの核子による空気シャワーの重ね合わせであると捉
えることができるので、陽子による空気シャワーの縦方向発達に比べて重原子核の場合に
はばらつきが小さくなる。Heitler[5]によればXmaxの平均値 〈Xmax〉は、一次核種の質量
がA、エネルギーがEのときに以下の式 (5.1)のように表される。

〈Xmax〉 = α(ln E − 〈lnA〉) + β (5.1)

式中の α, β は大気と高エネルギーハドロンの衝突断面積など、ハドロン相互作用の性質
に依存するパラメータである。また、エネルギーに対する 〈Xmax〉の変化率は elongation
rateと呼ばれ、

dXmax

d(log E)
= α

(
1 − d〈lnA〉

d(ln E)

)
ln 10 (5.2)

で表される。
このように空気シャワーのXmaxを用いて核種同定を行うことが可能である。そのため、
各発達段階での発光量を測定してXmaxを直接的に測定することができる大気蛍光法は、
核種同定において強力な観測方法であることがわかる。本研究では、大気蛍光法でステレ
オ観測された空気シャワーイベントのXmax分布をシミュレーション結果と比較すること
で、一次宇宙線の質量組成解析を行う。
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図 5.1: 一次宇宙線核種による空気シャワー縦方向発達の違い。一次核種が陽子の場合 (赤)
と鉄原子核の場合 (青)。陽子による空気シャワーに比べて鉄原子核による空気シャワーの
最大発達深さXmaxは小さくなり、縦方向発達のばらつきも小さくなる。

5.2 シミュレーションデータ解析

Xmaxのエネルギー・核種依存性を調べるため、空気シャワーシミュレーションプログ
ラム CORSIKA[18]を用いて、表 5.1のような条件で空気シャワーを生成した。本研究で
は、陽子 (p)および鉄原子核 (Fe)の 2成分モデルによって解析を行う。銀河系内宇宙線の
最高エネルギー宇宙線は鉄原子核であり、銀河系外宇宙線は陽子など軽い原子核または光
子である可能性が高い。このような場合、p, Feが主な組成の大部分を占めている可能性
が高い。また、空気シャワーの縦方向発達は高エネルギーハドロン相互作用モデルに大き
く依存するため、複数のハドロン相互作用モデルによるシミュレーションを行う。

表 5.1: CORSIKAでの空気シャワー生成条件
一次核種 陽子 (p)、鉄原子核 (Fe)

ハドロン相互作用モデル QGSJET-II、QGSJET-01、SIBYLL
エネルギー領域 1017.6eV - 1020.0eV、d(log E) = 0.1
到来方向 天頂角：0° - 65°、方位角：一様

thinning factor 10−4

Ecut 100keV(電磁成分)、100MeV(ハドロン成分)
生成シャワー数 500 showers
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図 5.2: 一次核種の違いによる Xmax 分布の違い (赤：陽子、青：鉄原子核)。左列より
QGSJET-II, QGSJET-01, SIBYLL2.1をハドロン相互作用モデルとして用いた場合、ま
た上段よりエネルギーが 1018.5 − 1019.0, 1018.5 − 1019.0, 1018.5 − 1019.0eV の場合である。

5.2.1 Xmax分布

CORSIKAで生成した空気シャワーのXmaxの分布を図 5.2 に示す。この図によれば、
陽子による空気シャワーの方がXmaxは大きい傾向にある。また、分布の幅は鉄原子核に
よる空気シャワーの方が狭くなっている。いずれのハドロン相互作用モデル、エネルギー
でも両者のXmax分布は重なり合っており、この方法による原子核レベルでの核種判別が
容易ではないことがわかる。
また、エネルギーに対するXmaxの変化は図 5.3のようになる。ただし、CORSIKAで
得られたデータを式 (5.1)でフィッティングしたものを示している。各ハドロン相互作用
モデルごとに変化の様子は異なるが、核種の違いほどは大きくない。

5.2.2 解析ソフトの再構成精度

実際に観測で得られるデータからXmaxを得るには解析ソフトによる再構成を行う必要
がある。シミュレーションおよび実データの解析結果を正しく比較するために、シミュレー

54



 600

 650

 700

 750

 800

 850

 900

 18  18.5  19  19.5  20

<
X

m
ax

>
 [g

/c
m

2 ]

log(E[eV])

P, QGSII
Fe, QGSII

P, QGSJET
Fe, QGSJET

P, SIBYLL
Fe, SIBYLL

図 5.3: CORSIKAで得られたエネルギーに対する 〈Xmax〉の変化。ハドロン相互作用モデ
ルごとに変化の様子は異なるが、核種による違いの方が大きいことが分かる。

ションで得られる擬似観測データを再構成し、入力値と再構成結果を比較することで解析
ソフトの再構成精度を見積もる。
シミュレーションは、ハドロン相互作用モデルをQGSJET-IIとしてCORSIKAで生成
した空気シャワーを用いて行った。また空気シャワーのコア位置は両ステーションの視野
中心方向の交点から 20km以内にとり、両ステーションの視野を覆うよう十分広い領域か
ら無作為に選んだ (図 5.4)。さらに、空気シャワーシミュレーションにおける縦方向発達
の方位角依存性は無視できると考えて、CORSIKAで生成したシャワー 1つからランダム
な方位角をもつ空気シャワーを 4イベントを生成している。これらのシミュレーションイ
ベントは、再構成精度の算出に使用するほか、以後の質量組成解析でも用いている。
以上より得られる、空気シャワーの到来方向、コア位置、エネルギー、Xmaxのシミュ
レーション入力値に対する再構成結果の偏差を図 5.5、5.6、5.7、5.8に示した。
図 5.5、5.6よりジオメトリ決定精度∆θ, ∆Rを求めた (表 5.2)。ただし、ジオメトリ決
定精度は全イベントの 68.26%が含まれる幅として決定した。ジオメトリ決定精度は、核
種の違いによる差はなく、エネルギーが大きくなるほど良い精度で解析できていることが
わかる。観測された実イベントとシミュレーションイベントを比較するためには、ジオメ
トリの再構成精度を考慮してイベントの範囲を決定する必要がある。そのため、再構成で
得られた天頂角が 60°以内、シャワーコア位置が両ステーションの視野中心方向の交点か
ら 19.4km以内であるようなイベントに関して、シミュレーションイベントと実イベント
の解析結果を比較する。
また、図 5.7、5.8をみると、再構成結果がシミュレーション入力値から大きく離れてい
るイベントが多く含まれているのが分かる。このような正しく再構成できていないイベン
トにより、解析結果にバイアスがかかる可能性があるため、以後の解析では再構成精度の
悪いイベントの除去を行う (第 5.4.1節参照)。
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図 5.4: シミュレーションイベントのシャワーコア位置を選び出す領域。コア位置は両ス
テーションの視野中心方向 (青矢印)の交点からの距離が 20kmの領域 (赤円内部)から無
作為に選ぶ。CLF(中央緑)を原点とした座標系で描いており、南東 (右下緑)に BRM ス
テーション、南西 (左下緑)に LRステーションが位置している。

表 5.2: シミュレーションより求まったジオメトリ再構成精度

一次核種 log(E[eV]) ∆θ[deg] ∆R[m]

p
18.5 - 19.0 2.07 304
19.0 - 19.5 1.67 232
19.5 - 20.0 1.40 209

Fe
18.5 - 19.0 1.74 295
19.0 - 19.5 1.45 220
19.5 - 20.0 1.23 198
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図 5.5: 空気シャワーの到来方向の偏差 [deg]。上段からエネルギーが 1018.5−1019.0, 1018.5−
1019.0, 1018.5 − 1019.0[eV]であり、左列は一次核種が陽子の場合、右列は鉄原子核の場合で
ある。
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図 5.6: 空気シャワーのコア位置の偏差 [km]。上段からエネルギーが 1018.5−1019.0, 1018.5−
1019.0, 1018.5 − 1019.0[eV]の場合であり、左列は一次核種が陽子の場合、右列は鉄原子核の
場合である。
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図 5.7: 空気シャワーの一次エネルギーの偏差 [%]。上段からエネルギーが 1018.5 −
1019.0, 1018.5 − 1019.0, 1018.5 − 1019.0[eV] の場合であり、左列は一次核種が陽子の場合、
右列は鉄原子核の場合である。

59



 0

 50

 100

 150

 200

 250

 300

-100 -80 -60 -40 -20  0  20  40  60  80  100

Xmax(rec)-Xmax(sim) [g/cm2]

P, logE[eV]=18.5-19.0

 0
 50

 100
 150
 200
 250
 300
 350
 400

-100 -80 -60 -40 -20  0  20  40  60  80  100

Xmax(rec)-Xmax(sim) [g/cm2]

Fe, logE[eV]=18.5-19.0

 0
 50

 100
 150
 200
 250
 300
 350
 400
 450
 500
 550

-100 -80 -60 -40 -20  0  20  40  60  80  100

Xmax(rec)-Xmax(sim) [g/cm2]

P, logE[eV]=19.0-19.5

 0
 100
 200
 300
 400
 500
 600
 700
 800

-100 -80 -60 -40 -20  0  20  40  60  80  100

Xmax(rec)-Xmax(sim) [g/cm2]

Fe, logE[eV]=19.0-19.5

 0

 100

 200

 300

 400

 500

 600

 700

-100 -80 -60 -40 -20  0  20  40  60  80  100

Xmax(rec)-Xmax(sim) [g/cm2]

P, logE[eV]=19.5-20.0

 0
 100
 200
 300
 400
 500
 600
 700
 800
 900

-100 -80 -60 -40 -20  0  20  40  60  80  100

Xmax(rec)-Xmax(sim) [g/cm2]

Fe, logE[eV]=19.5-20.0
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場合である。
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5.3 実データ解析

5.3.1 FD観測

TA実験では、2007年 5月より BRMステーションでの観測が開始され、2007年 11月
より定常的な FDステレオ観測が続けられている。また 2009年 4月以降、LRステーショ
ンに関しては無人で運用されている。図 5.9に、2007年 11月以降の総観測時間を各 FD
ステーションごとに示した。BRMステーションに比べて LRステーションでは総観測時
間が少なくなっているが、これは 2008年 2月期に LRステーションのみ観測を行わなかっ
たこと、2009年 4月期以降 LRステーション遠隔運用に伴い観測終了時間を繰り上げるよ
うになったことが理由である。
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図 5.9: 2007年 11月以降の BRM、LR両 FDステーションでの総観測時間

5.3.2 ステレオイベント選別

実際に観測された FD実データから、BRMおよび LRステーションでステレオ観測さ
れたシャワーイベントを抽出する。FD観測は各ステーションごとに独立に運用されてい
るため、各ステーションごとにトリガーされたイベント群の中から時間的に同一のイベン
トと思われるイベントを抜き出し、そのステレオイベントが空気シャワー以外によるイベ
ントでないことを確認する方法をとる。
多米田 [27]によって求められた、検出器シミュレーションによるステレオ観測された空
気シャワーイベントのトリガー時刻差分布を図 5.10に示した。天頂角の小さい空気シャ
ワーの場合に比べて、天頂角の大きい傾いた空気シャワーの場合には 2ステーションでの
トリガー時刻差は大きくなるが、図 5.10に示した天頂角が 60°の場合でも 200µs以内に
収まっている。よって、ここでは実データの空気シャワーステレオイベントを取りこぼさ
ないために、2ステーション間でのトリガー時刻差が 200µs以内のイベントをステレオイ
ベントと判定する。
このようにして選別されたステレオイベントには、空気シャワーによるイベントの他に、

LIDAR、CLFなどのキャリブレーション用のレーザー光によるイベント、飛行機などの
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図 5.10: シミュレーション空気シャワーがステレオ観測される際のステーション間でのト
リガー時刻差 (天頂角が 60°の場合)[27]

人工光によるイベントなどが含まれている。これらのノイズイベントを除去するため、以
下のような簡易シャワー選別を行う。

ミューオンイベント除去：空気シャワーイベントの場合、各PMTの信号のピークタイミ
ングは数 µs程度の広がりを持ってトリガーされると期待されるが、実際にトリガー
されるイベントの中には各 PMTごとのピークタイミングがほぼ同時 (1µs未満)で
あるようなイベントが含まれている。このようなイベントは、PMT管面に直接入射
するミューオンによってトリガーされたイベントであると考えられるので除去する。

Xe, LIDARイベント除去： 1つのカメラ全体でトリガーされているようなイベントは、
キャリブレーション用のXe flasher、もしくは大気モニターの LIDARによるイベン
トであると考えられるため除去する。

CLFイベント除去：大気モニター用のCLFは両ステーションでステレオ観測される。定
常観測以降はCLFにおけるレーザーの射出時刻が記録されているほか、特定のカメ
ラで測定されることや、ピークタイミングが上空ほど遅くなることなどの特徴を用
いて除去することができる。

飛行機イベント除去： 2008年 3月に飛行機 vetoが導入されるまでは、主に飛行機の人工
光によるトリガーが全体の 40%を占めていた [27]。このような人工光によるイベン
トは飛行機 vetoと同様のアルゴリズムを適用することで選別、除去できる。

悪天候日除去：以上のイベント除去を行ってもノイズイベントを完全には除去しきれな
い。そのため、1日あたりのステレオイベント数を元に悪天候日の除去を行う。1日
あたりのステレオイベント数は、観測時間にもよるが、通常 10程度である。しかし、
これを大きく上回るような日も存在している。このように 1日あたりのイベント数
が極端に多いのは悪天候によるもので、街の光が雲などで散乱されたことによるト
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リガーが主だと考える。図 5.11に飛行機 veto導入後の 1日ごとのステレオイベント
数を示した。冬期の観測時間は長い場合でも夏期の短い場合のおよそ 4倍程度であ
るが、1日あたりのステレオイベント数がそれを大きく超えるような日が含まれて
いる。夏期に比べ冬期は悪天候である日が多いため、1日あたりのステレオイベン
ト数が多くなるのが冬期に多いのも悪天候によるものだと考えることができる。ま
た、このような日のイベントは再構成成功率もきわめて低いので、1日あたりのス
テレオイベント数が 100イベントを超えるような日は解析対象日から除外する。
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図 5.11: 飛行機 veto導入後の 1日ごとのステレオイベント数。ただし、ミューオン、Xe、
LIDAR、CLFイベント除去を行った後のイベント数である。1日当たりのイベント数が
100を超えるような日は悪天候によるノイズイベントが多く含まれていると考え、観測対
象日から除外する。

以上のシャワー選別を通過した、3724イベント (391日分)をそれぞれ再構成する。

5.3.3 再構成結果

以上のステレオイベント選別を通過した全 3724イベントについて、再構成を行った。た
だし、再構成で用いる大気情報はイベントが観測された月ごとの情報を用いた。これらの
イベントのうち再構成が正しく完了したイベントは、705イベントである。さらに再構成
の結果、天頂角が 60°以内、コア位置が FD視野中心方向の交点から 19.4km 以内である
ようなイベントは、376イベントである。この 376イベントについて、天頂角・方位角分
布 (図 5.12)、コア位置分布 (図 5.13)を示した。

5.4 質量組成解析

以上で得られた、実データの再構成結果とシミュレーションデータの再構成結果のXmax

を比較することで質量組成解析を行う。ただし、FDで観測される空気シャワーの Xmax

分布は、FDの視野が限られているために系統的な「バイアス」が発生する。具体的には、
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図 5.13: 実データを再構成して得られたコア位置分布。単位は [km]で、CLF(中央緑) を
原点とした座標系で描いている。南東 (右下緑)に BRMステーション、南西 (左下緑)に
LRステーションが位置している。赤い円はFD視野中心方向の交点から 19.4kmの距離を
表している。
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比較的低エネルギーの空気シャワーが FD近くにシャワーコアを持つ場合、空気シャワー
が視野に到達する前に最大発達を迎えてしまうため、〈Xmax〉を計算する際にはこのよう
なシャワーが含まれず、〈Xmax〉が大きくなるようなバイアスがかかる。逆に、比較的高エ
ネルギーの空気シャワーで天頂角が小さい場合には、最大発達を迎える前にFD視野を通
り過ぎてしまうため、結果として 〈Xmax〉が小さくなるようなバイアスがかかる (図 5.14)。
大気蛍光法で得られたXmaxを用いて質量組成解析を行う場合には、このようなバイアス
を考慮する必要がある。

FD

shallow shower

deep shower

FOV lim
it

図 5.14: バイアスの原因となるような空気シャワーの例。FDの近くにコアを持つ低エネ
ルギーの空気シャワー（左）は、FD視野に到達する前に最大発達を迎えるため、観測さ
れたとしても再構成が難しい。また、天頂角の小さい高エネルギー空気シャワー（右）の
場合、FD視野を通り過ぎた後に最大発達を迎える。

5.4.1 イベント選別

Xmax分布へのバイアスは、原因によって大きく acceptance biasと reconstruction bias
に分けることができる [11]。acceptance biasは、トリガーされなかったイベント、イベン
ト選別過程で除外されたイベント、再構成が完全に失敗したイベントが原因であり、一方
reconstruction biasは、真のXmaxに対する再構成で得られるXmaxの偏移∆Xmaxが大きく
なることが原因のバイアスである。以下では、reconstruction biasを最小化し、acceptance
biasがエネルギーに依存しないようなイベント選別をおこなうことで、バイアスを回避
する。
イベント選別において考慮した条件は以下の通りである。ただし、選別条件に各々のFD
ステーションごとに得られる情報が含まれている場合には、ステーション全体で観測され
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た総光量が大きい FDステーションでの情報を用いて選別を行っている。

Visible Xmax

縦方向再構成の際に、空気シャワーの最大発達時のデータが含まれないような、最大発
達以前だけのデータまたは最大発達以降だけのデータでは、Xmaxを実際よりも大きく見積
もる傾向にある (図 5.15)。そのため、再構成で使用するシャワートラック中にXmaxが含
まれているようなイベントのみを用いることでこのバイアスを回避する。シャワートラッ
クの両端の PMTが示している大気深さをXstart, Xendとすると、Xstart ≤ Xmax ≤ Xend

であるような空気シャワーのみを選別して解析で用いる。
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図 5.15: シャワートラック中に最大発達が含まれるイベント (赤, 左軸)と含まれないイベ
ント (緑, 右軸)の∆Xmax分布。最大発達を含まないイベントの場合には、Xmaxを大きく
見誤る傾向にあることがわかる。ただし見やすさのため、2つの分布が同程度の大きさに
なるよう左右それぞれの縦軸を用いて描いている。

grammage

grammageとは、空気シャワー軸のうちFDで観測された部分の大気厚さのことであり、
Xend − Xstart で表される。シャワートラック中に Xmax が含まれている場合でも、この
grammageが小さい場合にはXmaxが間違って見積もられてしまう。図 5.16にシャワート
ラック中にXmaxが含まれているような空気シャワーの grammageに対する 〈∆Xmax〉の
変化を示した。ただし、〈∆Xmax〉は再構成されたXmaxのシミュレーション入力値に対す
る偏移∆Xmaxを各 grammageごとに平均した値である。
図 5.16によれば、grammageが 500g/cm2よりも短い場合にはXmaxが小さく見積もら
れ、1700g/cm2よりも長い場合にはXmaxは大きく見積もられることがわかる。これらの
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図 5.16: grammageに対する 〈∆Xmax〉の変化。一次核種が陽子の場合 (赤)と鉄原子核の
場合 (緑)。ただし見やすさのため、それぞれ縦軸を±50g/cm2移動して描いている。

バイアスを回避するため、grammageが 500g/cm2 ∼ 1700g/cm2であるようなイベントに
ついて解析をおこなう。

シャワーコア位置

イベント再構成では、ジオメトリ再構成で得られたジオメトリ情報を用いて縦方向発達
再構成をおこなうため、ジオメトリ再構成で誤ったジオメトリ情報が算出された場合には、
その後の縦方向発達再構成の結果も誤った結果となる可能性がある。図 5.17に∆Xmax >

100g/cm2であるようなイベントのシャワーコア位置を示した。このコア位置分布によれ
ばXmaxを大きく間違えるイベントは、2つの FDステーションを結ぶ直線上および各FD
ステーションの視野端に沿った直線上に集中していることがわかる。同様に、到来方向を
大きく間違えるイベント (∆θ > 10°)およびコア位置を大きく間違えるイベント (∆R >

1.0km)のコア位置分布を描くと、同様の構造を持つことがわかる (図 5.18)。以上より、
これらのイベントは誤ったジオメトリ情報を用いて縦方向発達再構成をおこなったため、
Xmaxを大きく誤っていると考えられる。
ジオメトリ決定精度が悪いイベントのコア位置が 2ステーションを結ぶ直線付近に集中
するのは、各々のステーションで決定した SDPがほぼ重なるような条件であることが理
由である。ステレオ再構成では、各々のステーションで決定した SDPの交線としてジオ
メトリを決定しており、このようなイベントでジオメトリ決定精度が悪いのは手法固有の
問題である。また、ステーションの視野端に沿った直線付近にコア位置がある場合には、
視野中心方向にコア位置がある場合に比べ、もう一方のステーションからコア位置までの
距離が大きくなる。すなわち、FDステーションから空気シャワーまでの距離が遠くなる
ため、十分な光量がカメラまで到達せず、カメラ面上で十分な長さのトラックが得られな
いことがジオメトリ決定精度が悪い原因であると考えられる。
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図 5.17: ∆Xmax > 100[g/cm2]であるようなイベントのコア位置分布。単位は [km]で、
CLF(中央緑)を原点とした座標系で描いている。両ステーションを結ぶような直線と各々
のステーション視野端に沿う直線付近に集中して分布している。

-25
-20
-15
-10
-5
 0
 5

 10
 15
 20

-25-20-15-10 -5  0  5  10 15 20

[k
m

]

[km]

Open Angle > 10 [deg]

-25
-20
-15
-10
-5
 0
 5

 10
 15
 20

-25-20-15-10 -5  0  5  10 15 20

[k
m

]

[km]

CoreDistance > 1.0 [km]

図 5.18: ∆θ > 10°であるようなイベントのコア位置分布 (左)と∆R > 1.0kmであるよ
うなイベントのコア位置分布 (右)。図 5.17と同様の構造を持っている。
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このようなイベントを除外するため再構成で得られたコア位置に制限をかけ、CLFか
ら 10km以内にあるイベントを用いて再構成を行う。この制限により、2ステーションを
結ぶ直線および両ステーションの視野端に沿う直線付近にコア位置があるイベントを避け
ることができ、その結果Xmaxに対するバイアスを小さくすることができる。

以上の考察から∆Xmaxが大きいイベントを除外するような選別条件として

• Xstart ≤ Xmax ≤ Xend

• 500g/cm2 ≤ (Xend − Xstart) ≤ 1700g/cm2

• シャワーコア位置が、CLFから 10km以内

という条件を適用する。以下では、この条件で選別した場合の再構成精度を見積もった上
で実イベントとシミュレーションイベントの比較を行うことで、質量組成解析をおこなう。

5.4.2 再構成精度の見積もり

この条件でイベント選別した場合の、空気シャワーの到来方向、コア位置、エネルギー、
Xmaxのシミュレーション入力値に対する再構成結果の偏差を図 5.19、5.20、5.21、5.22に
示した。これらの図とイベント選別前の図 5.5、5.6、5.7、5.8をそれぞれ比較すると、分
布の端に位置する再構成結果との偏差が大きいイベントを除外できていることがわかる。
また、これらの分布から再構成精度を求め、表 5.3にまとめた。ただし、ジオメトリ決
定精度∆θ, ∆Rは全イベントの 68.23%が含まれる幅として決定し、エネルギー・Xmax決
定精度∆E, ∆Xmaxはガウス分布でフィッティングした際の平均値および標準偏差で決定
した。

表 5.3: イベント選別後の再構成精度

一次核種 log(E[eV]) ∆θ[deg] ∆R[m] ∆E[%] ∆Xmax[g/cm2]

p
18.5 - 19.0 1.58 224 0.772±2.94 -7.46±16.7
19.0 - 19.5 1.11 154 -0.182±4.51 -10.8±15.0
19.5 - 20.0 0.773 119 -0.230±3.92 -12.9±14.4

Fe
18.5 - 19.0 1.29 208 -5.47±4.16 -11.3±13.8
19.0 - 19.5 0.908 142 -4.57±3.13 -11.7±11.5
19.5 - 20.0 0.642 105 -3.59±2.99 -13.1±10.9

この条件下での再構成精度を考慮して、天頂角62°以内、エネルギーが18.04 ≤ log E[eV] ≤
19.96であるイベントについて解析を行う。再構成に成功した全 705イベント中、この天
頂角およびエネルギー条件を満たす実イベントは 410イベントであり、さらに上述のイベ
ント選別を通過できたイベントは 191イベントであった。この 191イベントを用いて質量
組成解析をおこなう。
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図 5.19: イベント選別後の到来方向の偏差 [deg]。上段からエネルギーが 1018.5 −
1019.0, 1018.5 − 1019.0, 1018.5 − 1019.0[eV]であり、左列は一次核種が陽子の場合、右列は
鉄原子核の場合である。
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図 5.20: イベント選別後のコア位置の偏差 [km]。上段からエネルギーが 1018.5 −
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右列は鉄原子核の場合である。
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列は鉄原子核の場合である。
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5.4.3 解析結果

これら 191イベントのエネルギー・Xmax分布を図 5.23に示した。また、各々のイベン
トのエネルギーとXmaxの分布を図 5.24に示した。さらに、 d log E = 0.2ごとの 〈Xmax〉
の分布を図 5.25に示した。ただし、それぞれのエネルギー領域における平均値と標準誤差
を示している。図 5.25によれば、1019.2eVまでのエネルギーでは、一次核種が陽子のシ
ミュレーションの場合と実データの結果が良く一致している。それ以上のエネルギーに関
しては、統計誤差が大きいため今後の統計量の増加が期待される。
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第6章 考察

第 5.4.2節で示したように、今回設定した条件でのイベント選別によりXmaxを大きく
誤るような空気シャワーイベントは除外することができている。しかし、解析対象領域を
制限することでジオメトリ再構成を大きく間違える可能性のあるイベントを除外したこと
により、統計数を大きく減らし、高エネルギー側で統計誤差が大きくなってしまっている
(図 5.25)。このようなイベントのうち、両 FDステーションを結ぶ直線上にコア位置が存
在するイベントの再構成でジオメトリを大きく見誤るのは、ステレオ再構成手法特有の問
題であると考えられる。今後の解析では、モノ解析と同様にトラック上の各PMTへの光
子の入射時刻を用いて各 SDP内でのシャワー軸の傾きに制限をかける手法を併用して、こ
のようなイベントも同程度の精度で再構成を行うことを達成する必要がある。このような
再構成を行うことで解析対象領域を広げ、統計数を極力減らさないイベント選別が可能で
あると考えられる。
また、第 5.4.1節のイベント選別ではXmaxを大きく誤るような空気シャワーイベント
を除くことが達成できているが、核種ごとの検出バイアスについては考慮されていない。
本論文では以下に示すように、その検定を行った。

6.1 Fiducial Volume Cutによる核種ごとの検出バイアスの検定

Xmax分布にバイアスが加わるのを防ぐイベント選別方法として、Auger実験では”Fidu-
cial Volume Cut”という方法が用いられている [15]。Fiducial Volume CutではXlow, Xup

というパラメータを導入し、これらのパラメータに制限をかけることでイベント選別を行
う。Xlow, Xupはそれぞれシャワー軸に沿った大気深さの下限値および上限値であり、空
気シャワーのXmaxが観測可能である領域とシャワー軸との交点における大気深さとして
定義している（図 6.1）。Xmaxが観測可能であるためには、Xlow が十分小さくXupが十
分大きければ良い。ただし、あるエネルギーの空気シャワーのXlow, Xupは、シャワーの
ジオメトリのみに依存して決定する量である。
各エネルギーごとにXlowの関数として 〈Xmax〉を表すと、Xlowが十分小さい間は 〈Xmax〉
が平坦であるが、ある値から 〈Xmax〉が増加し始める。同様にXupが十分大きい領域では
〈Xmax〉は平坦であるが、ある値以降では減少している。このような 〈Xmax〉に対するバイ
アスが含まれないようにイベントを選別するには、〈Xmax〉が変化し始める際の大気深さを
Xlow, Xupの限界値として採用すればよい。図 6.2にXlow, Xup限界値決定の例を示した。
ただし、ここでは 〈Xmax〉の変化を 〈Xmax〉(X) = a + exp((X − b)/c)の形でフィッティン
グし、得られたパラメータ bを限界値として採用している。
本研究ではシミュレーションイベントに対して同様の手順を行うことで、核種ごとの検
出バイアスの検定を行う。第 5.4.1節で示したイベント選別後のシミュレーションイベン
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トについて、Xlow, Xupと 〈Xmax〉の関係を図 6.3に示した。図 6.3によれば、陽子を一次
核種とした場合、Xlowが 600[g/cm2]より大きいイベントでは 〈Xmax〉を大きく見積もる
バイアスがかかり、Xlowが 1000[g/cm2]より小さいイベントでは逆に 〈Xmax〉を小さく見
積もるバイアスがかかっていることがわかる。一方、鉄原子核の場合にはXlow, Xupの値
によらず 〈Xmax〉が一定であることから、第 5.4.1節で示したイベント選別までで、このよ
うな 〈Xmax〉へのバイアスを除去できていると考えられる。
以上より本論文で使用したイベント選別条件では、一次核種が鉄原子核である場合には

〈Xmax〉にはバイアスがかからないが、陽子の場合にはバイアスが残っている可能性があ
ると考えられる。しかし実イベントの解析結果にこのようなバイアスが加わっていると考
慮した場合でも、〈Xmax〉は一次核種が陽子である場合と良く一致しており、一次核種が
鉄原子核であるとは考えにくいと言える。
本来であれば、実データの Xlow, Xup と 〈Xmax〉の関係からXlow, Xupの限界値を決定
した上でイベント選別条件として加えるべきであるが、限界値決定を行うにはステレオイ
ベントの統計量が足りなかったため、本論文では行わなかった。今後、統計量の多いモノ
イベント (いずれか 1つの FDステーションで観測されたイベント) を対象とする解析で
Fiducial Volume Cutによるイベント選別を行い、〈Xmax〉に対するバイアスを除去した上
での質量組成解析を行うことが期待される。またステレオイベントに関しても、ジオメト
リ再構成においてモノ解析と同様に時刻情報により SDP内でのシャワー軸の傾きを制限
する方法を用いることで、解析対象領域を広げても同程度のジオメトリ決定精度が達成可
能だと考えられる。このような工夫で解析対象領域を広げることで統計量が増加し、ステ
レオイベントでも Fiducial Volume Cutを使用した解析が可能となると期待される。
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図 6.3: 各エネルギーごとのXlow, Xupに対する 〈Xmax〉の変化。一次核種が陽子の場合、
エネルギー領域によって違いはあるが、Xlow(水色)が 600[g/cm2]より大きい場合、Xup(黄
色)が 1000[g/cm2]より小さい場合には、〈Xmax〉にバイアスがかかっていることがわかる。
一方、鉄原子核の場合にはXlow(黒色)およびXup(橙色)が変化しても 〈Xmax〉は一定値を
とっている。
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第7章 結論

Telescope Array実験の大気蛍光望遠鏡でステレオ観測された空気シャワーイベントに
ついて、質量組成解析をおこなった。本解析では、陽子および鉄原子核の 2成分モデル
を仮定して、それぞれを一次核種とした場合のシミュレーションイベントと実イベントの
〈Xmax〉を比較する手法を用いた。
大気蛍光望遠鏡と空気シャワーの幾何的な関係などによりXmaxにバイアスがかかるた
め、このバイアスを回避するためのイベント選別条件を以下のように決定した。

• Xstart ≤ Xmax ≤ Xend

• 500g/cm2 ≤ (Xend − Xstart) ≤ 1700g/cm2

• シャワーコア位置：CLFから 10km以内

上記の条件で選別した実イベントおよびシミュレーションイベントについて 〈Xmax〉を比
較した結果、エネルギーが 1019.2eV以下では一次核種を陽子としてシミュレーションした
場合と良く一致していることが分かった。それ以上のエネルギー領域に関しては今後の統
計量の増加を期待する。
また、Fiducial Volume Cut検定法を用いて確認したところ、一次核種が鉄原子核であ
る場合、上記のイベント選別により 〈Xmax〉に対するバイアスが回避できていることが分
かった。一方、一次粒子が陽子の場合には 〈Xmax〉に対するバイアスが含まれる可能性が
ある。しかし、このようなバイアスが加わっていると考慮した場合でも、実イベント解析
結果の 〈Xmax〉は一次核種が陽子である場合と良く一致しており、一次核種が鉄原子核で
あるとは考えにくい結果であると言える。
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