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概 要

宇宙線とは宇宙空間を飛び交う高エネルギーの陽子や原子核のことであり、その起源は特に
1015eV以上では明らかでない。特に 1017 eV 付近にある“ 2nd knee”と呼ばれるスペクトルの折
れ曲がりは、主要な宇宙線源がエネルギーとともに銀河系内から銀河系外へと遷移することによ
るものと考えられているが、それならば 2nd knee 領域で宇宙線到来方向異方性が大きく変化し、
2nd kneeよりも低エネルギー側では銀河面方向へ、高エネルギー側では異方性がなくなると期待
される。そしてさらに高エネルギーでは到来方向異方性と宇宙大規模構造の相関も期待される。
このように到来方向異方性の観測は宇宙線源の性質と宇宙空間の伝播を解明する重要な鍵である。
2nd knee以上での異方性観測は巨大な検出面積が必要となるためとても難しい。その中でも
史上最大の宇宙線観測装置である南半球の Pierre Auger 実験が 1016.5 eV以上の解析結果を報
告した [1]。しかし有意な異方性は 8× 1018 eV 以上でしか見られていない。北半球の Telescope

Array(TA) 実験でも 8.8× 1018 eV以上について報告したが、有意な結果は得られなかった [2]。
したがって、特に北半球での 8× 1018 eV以下のエネルギーでの異方性観測を行うことが喫緊の
課題となっていた。
そこで本研究では、北半球においてエネルギー 1018 eV 以上の宇宙線を観測する TA 実験と、

1016.5 eV から 1018.5 eV まで のエネルギー領域を観測する Telescope Array Low energy Ex-

tension(TALE) 実験のデータを利用した。TA 実験は 700 km2 の面積に地表検出器 (Surface

Detector,SD) を 1.2 km間隔で 507 台、TALE 実験では 21 km2 の面積に SDを 400 m間隔で
40台、 600 m 間隔で 40台設置され、それぞれ定常観測が行われている。SDアレイは昼夜・天
候に左右されることなく、24時間 365日長期連続稼働されており、多くの統計量を稼ぐことがで
き、かつ等方的な感度で観測できるため、異方性の精密測定に有利である。
本研究では、TA-SDアレイ と TALE-SDアレイのそれぞれ 2008年 5月 11日から 2019年 5月

11日の 11年間、2019年 10月 2日から 2021年 9月 28日の 2年間の観測データをもとに異方性
解析、特に赤経分布の dipole解析を行った。有意な解析結果は得られなかったが、TA-SDの解
析結果は、4×1018から 8×1018 eVまでのエネルギー領域において振幅 = 0.044±0.016、位相 =

225◦±20◦となり、TALE-SDの解析結果は、1×1018から 3×1018 eVまでのエネルギー領域にお
いて振幅 = 0.009±0.043、位相 = 327◦±267◦となった。



第1章 宇宙線

1.1 宇宙線
宇宙線とは宇宙空間を飛び交う GeV以上の陽子および原子核であり、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 [3]。これまでに観測された宇宙線のエネルギーは，108

eVから 1020 eV以上までの広範囲にわたっている。宇宙線の到来頻度はエネルギーが大きくなる
につれ少なくなることが知られており、エネルギーのおよそ-3乗に比例して小さくなることが知
られている (図 1.1)。

図 1.1: 1次宇宙線のエネルギースペクトル。宇宙線の到来頻度がエネルギーのおよそ-3乗に比例
して小さくなることがわかる。
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1.1.1 宇宙線のエネルギースペクトル
太陽活動の影響を受けない 1010 eVを超えるエネルギー領域では、宇宙線の到来頻度はエネル
ギーのベキ乗 F (E) = K ×E−γ で近似できる。γはほぼ 3であるが、エネルギー領域によってわ
ずかに異なる。宇宙線のスペクトルに折れ曲がり構造があることを見るために、フラックスにE3

を掛けたものを図 1.2に示す。1015 eV付近までは γ ∼ 2.7であり、そこから 3.0へと変化する。そ
して 1017.5 eV付近でさらに傾きが急になり、1018.5 eV付近からまた γ ∼ 2.7となる。これら 3つ
のスペクトルの折れ曲がりをそれぞれ “knee”、“2nd knee”、“ankle”と呼んでいる。これらの折
れ曲り構造にはいくつかの解釈があるが、そのうち有力だと考えられている解釈を以下で述べる。

図 1.2: 1次宇宙線のエネルギースペクトル。1015 eV、1017.5 eV、1018.5 eV付近に折れ曲がり構造
があることが分かる。[4]

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で加速されると考えられている。
実際にいくつかの超新星残骸からは高エネルギーガンマ線放射が観測されており、これらは超新
星残骸で加速された宇宙線とその周辺の物質、または宇宙電子と光子場との相互作用の結果生成
されたと考えられており、この説を間接的に支持するものである [5]。
kneeでのスペクトルの折れ曲がりの原因には全く別の考え方もある。それは、このエネルギー
以上では荷電粒子のラーモア半径 rL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。銀河磁場は約 3µGなので、1015 eVの陽
子では rL ≃ 0.3 pcとなる。この値は銀河円盤の厚さより小さいが、銀河風の効果を合わせると、
これ以上のエネルギーを持つ銀河系内起源の宇宙線に対しては銀河系内への閉じ込め効果が効き
にくくなるため、γが大きくなるとする考えである [6]。
1015.5 eV付近の kneeとそれより高いエネルギーでの空気シャワー観測の結果によると, エネル
ギーの増加とともに 1次宇宙線の平均質量数は徐々に大きくなり, 主成分が重い元素へ移行してい
く様子が示されている。これは加速領域あるいは閉じ込め領域からの宇宙線のもれ出しによるも
ので, 電荷の小さな原子核ほど加速領域あるいは閉じ込め領域への閉じ込めが効かずにその外に
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出て行ってしまい, 結果としてフラックスが減少していくことによると考えられている。陽子成分
の knee構造が 1015.5 eVで見られ、この構造が陽子成分の kneeの Z(原子番号)倍で各元素におい
て見られ、この knee構造が鉄まで続くと考えられている。Z=26の鉄成分の kneeは 1017 eV付近
であり、このエネルギーでは宇宙線の主成分が鉄であるため、宇宙線が銀河系外へ漏れだしてい
くことによる折れ曲がり “iron knee”が観測されるはずである。これが 2nd kneeと対応している,

という解釈がある。
ankle領域の宇宙線についても複数のモデルがある。1つは kneeと同様に銀河系内起源の宇宙線
に対して銀河系内への閉じ込め効果が効きにくくなることで十分に加速できなくなり、銀河系内
起源の宇宙線から銀河系外起源の宇宙線へと遷移するという考え方である。この場合は ankle周
辺での宇宙線の到来方向に銀河円盤に集中する様な異方性の検出が期待され、化学組成は系内起
源の宇宙線から系外起源の宇宙線への変化に伴って、1次エネルギーの増加とともに重い原子核か
ら陽子へと変化すると期待される。他には、このエネルギー領域の宇宙線は全て銀河系外起源で
あり ankle構造は宇宙線と宇宙背景放射との衝突で、電子対生成によるエネルギー損失によって
生じるという解釈もある。このとき化学組成は ankleをはさんだ高エネルギー側、低エネルギー
側どちらでも銀河面集中の様な異方性は生じないと予想される。化学組成は変化していると予測
される。

1.1.2 宇宙線の加速機構
宇宙線の加速機構については、多くの議論がなされているが、未だ解明されていないことが多
い。また先に述べたようなベキ型のエネルギースペクトルを満たすことが必須の条件となる。現
在加速機構として有力だと考えられているのが「フェルミ加速機構」である [7]。

フェルミ加速

フェルミ加速は 1949年にE.Fermiによって提唱された荷電粒子加速理論で、荷電粒子が星間磁
気雲との衝突を繰り返すことで運動エネルギーを獲得し、加速されるという統計的な加速モデル
である。この理論では、星間雲と荷電粒子の衝突方向はランダムであるが、統計的に見ると 1つの
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)は粒子のエネルギーに比例する、つ
まり∆E = αEと仮定する。
粒子の初期エネルギーをE0とし、荷電粒子が衝撃波との 1回の衝突で∆E = αEのエネルギー
を獲得するとすると、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 (1.1)

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)
(1.2)

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とおくと、n回衝突後に加速領
域に留まる確率は (1− Pesc)

n となる。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
(1.3)
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である。式 (1.2)を式 (1.3)に代入すると、

N(> E) ∝ 1

Pesc

E

E0

−γ

(1.4)

となる。ここで、
γ =

ln
[
(1− Pesc)

−1
]

ln(1 + α)
≈ Pesc

α
(1.5)

である。このようにして、フェルミ加速では冪型のエネルギースペクトルが自然に導き出される。

宇宙線の加速モデル

宇宙線を高エネルギーにまで加速するメカニズムに関しては、未だ理論的にも観測的にも謎の
部分が多い。粒子を高エネルギーに加速するためには、ある領域に閉じ込めたうえで少しずつエ
ネルギーを与えていくことが必要である。しかし、銀河系内にはそれが可能な天体は見つかって
いない。銀河系外の活動銀河核として知られる極めて活発な天体などが加速源として有力視され
ているが、未だ同定にはいたっていない。このように低いエネルギーの粒子を高いエネルギーに
まで加速させるという考え方は宇宙線起源のボトムアップモデルと呼ばれている。これとは逆に
極めて大きな未知の素粒子や暗黒物質が崩壊して超高エネルギー宇宙線として観測されるという
考え方はトップダウンモデルと呼ばれている。最近の研究ではトップダウンモデルは否定的になっ
ている [5]。

1.2 “2nd knee”領域の宇宙線
“2nd knee”とは図 1.2に示されるエネルギースペクトルの 1017.5 eV付近に見られる折れ曲がり

構造であり、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、現在最も興味深い
トピックの一つと考えられている。この節では “2nd knee”領域の宇宙線が持つ重要な項目につい
ていくつか説明する。

1.2.1 宇宙線起源の銀河系内から銀河系外への遷移
1015.5 eV付近の kneeとそれより高いエネルギーでの空気シャワー観測の結果によると、エネル
ギーの増加とともに 1次宇宙線の平均質量数は徐々に大きくなり、主成分が重い元素へ移行して
いく様子が示されている。これは 1.1節で述べたように、加速領域あるいは閉じ込め領域からの
宇宙線のもれ出しによるもので、電荷の小さな原子核ほど閉じ込めが効かずに外に出て行ってし
まい、結果としてフラックスが減少していくことによると考えられている。1015.5 eVでの陽子成
分の減少に始まり、このプロセスが順に鉄まで続くと考えられる。kneeよりも 26倍高いエネル
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。
それ以上に高いエネルギーの宇宙線の主成分はどのように遷移していくのであろうか。現在の

ところ、陽子以外の原子核が銀河系外で加速されているとしても、地球へやってくる宇宙線は陽
子が主成分として見え始めると考えられている。同じエネルギーの鉄と陽子を考えると、鉄は遠
くにある発生銀河から我々の銀河まで磁場による散乱のために非常に長い時間をかけなければ到
達することができないが、陽子の場合は同じエネルギーで磁場による偏向が鉄の 26分の 1と小さ
いため、陽子の方がより低いエネルギーから我々の銀河まで到達することができるからである。
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よって、銀河系内から銀河系外への遷移が起きているエネルギー領域では、宇宙線の主成分が
重い原子核から軽い原子核へ極端に変化することが期待される。したがってこの遷移領域では、
Xmax(空気シャワーの最大発達深さ)がエネルギーとともに急激に変化し、さらにその分布が鉄成
分と陽子成分の両方を含むため、非常に広くなるはずである。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、宇宙線源の銀河系内から銀河系外への遷移の決定的な
証拠になると考えられている。この遷移領域では、異方性が銀河中心の方向から銀河系外の方向
へ移ると期待されている。そしてこの遷移領域として “2nd knee”領域が注目されている。

1.2.2 宇宙線源分布の宇宙論的 ⌈進化 ⌋

高エネルギー宇宙線は、主に宇宙の膨張と宇宙背景放射 (Cosmic Microwave Background : CMB)

との相互作用によってエネルギーを損失する。これらのエネルギー損失の過程は、宇宙線源から
地球への伝播距離に依存するため、観測されるエネルギースペクトルには、距離毎の宇宙線発生
源の密度の違いを反映した各種の構造が見られると予想される (図 1.3) 。

図 1.3: 各エネルギーで宇宙線フラックスに寄与する宇宙線源の赤方偏移量 z[8]。観測されるエネ
ルギースペクトルには、距離毎の宇宙線発生源の密度の違いを反映した各種の構造が見られると
予想される。

このスペクトルの構造を宇宙線伝播シミュレーションと比較することによって、宇宙線源の空
間密度の赤方偏移依存性、ρ ∝ (1 + z)m の evolution parameter m が求められる。
図 1.4は宇宙線のエネルギースペクトルの構造へのスペクトルインデックスの変化の寄与と、m

の変化の寄与を示したものである。1019 eV半ば付近の形状はスペクトルインデックスに強く依存
し、1018.7 eVのすぐ下のエネルギー領域はm に強く依存することが予想されている [8]。このた
め、“2nd knee”領域の宇宙線のエネルギースペクトルを詳しく調べることによって、これらの重
要なパラメータを個別に制限することが出来る。これによって ⌈エネルギースペクトル ⌋ ⌈質量組
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成 ⌋ ⌈到来方向分布 ⌋という観測量に加えて、宇宙線源の研究のための新しい ⌈進化 ⌋という座標
軸を切り開くことが出来る。

図 1.4: 極高エネルギー領域におけるエネルギースペクトルの構造へのスペクトルインデックスの
変化の寄与 (上)、evolution parameter(m)の寄与 (下)。スペクトルインデックスの違いは、GZK

領域、“2ndknee”領域の両方に現れるのに対して、m の違いは “2nd knee”領域で顕著であるこ
とがわかる [8]。
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1.2.3 LHCと空気シャワー現象
現在 LHC(Large Hadron Collider)による最大到達エネルギーは片方の粒子が静止している「実
験室系」に換算するとおよそ 1017 eVである。このエネルギー領域はまさに “2nd knee”領域と重
なる。したがって LHC実験の結果と、“2nd knee”領域の空気シャワー観測の結果は外挿なしに
比較が可能である。LHC実験による全断面積などの新しい測定結果が空気シャワーの相互作用モ
デルに組み込まれれば、“2nd knee”領域の空気シャワー観測は相互作用モデルのテストとして非
常に有用になる。特に 1017 eVでの陽子・陽子あるいは陽子・原子核相互作用の全断面積や粒子生
成の多重度の情報が加速器実験から得られれば、今よりさらに正確なXmaxのシミュレーション
が可能になり、宇宙線の化学組成やエネルギーの決定精度が向上する。これは高エネルギーの宇
宙線観測実験にとって極めて重要である。

1.3 宇宙線観測と空気シャワー現象
1.1節で述べたように、宇宙線の到来頻度 (フラックス)はほぼ E−3に比例して減少するので、

109 eVから 1020 eVのエネルギー領域ではフラックスが 1030 違う。低エネルギーの宇宙線は到来
頻度が高く、大気中の粒子との相互作用によって地上まで到達できないという特徴がある。した
がって 1014 eV以下の低エネルギー宇宙線は、超高層大気または宇宙空間で飛翔体搭載検出器 (気
球、人工衛星、宇宙ステーション等)によって直接観測される。しかし 1014 eV以上の高エネルギー
宇宙線は到来頻度が少ないために、観測には大きな検出面積と長い時間が必要であり、飛翔体搭
載検出器による直接観測は難しい。そこで、高エネルギー宇宙線に対しては 1次宇宙線が大気と
相互作用してできる 2次宇宙線 (空気シャワー)を地表で検出するという間接観測が行われている。

1.3.1 空気シャワー現象
大気中に 1次宇宙線が入射すると、大気中の原子核と相互作用して 2次宇宙線を生成する。さ
らにこれらの 2次宇宙線も大気中の原子核と相互作用を起こし、粒子を生成していく。この過程
を繰り返し、1次宇宙線が大量の 2次粒子群となる現象を空気シャワー現象と呼ぶ。この様子を模
式的に表したものが図 1.5である。
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図 1.5: 空気シャワーの模式図。

核カスケード

宇宙線の主成分である陽子などの原子核が大気原子核と衝突すると、陽子や中性子を叩き出し、
また π、Kなどのハドロンの多重生成 (核カスケード)を起こす。核カスケードで生成された 2次
粒子の大部分は結果的に πとなる。これを π中間子の多重発生と呼んでいる。

p+ p → p+ n+ π+ · · · (1.6)

n+ p → p+ p+ π− + · · · (1.7)

n+ p → p+ n+ π0 + · · · (1.8)

そのうち π0は短い寿命 (8.5× 10−17 s)で 2個のガンマ線に崩壊し、電磁カスケードを形成する。
π±の寿命は 2.60× 10−8 sで、

π± → µ± + νµ (1.9)

のように崩壊し、µ±を生成する。µ±の寿命は 2.20× 10−6 sで、

µ+ → e+ + ν̄µ + νe (1.10)

µ− → e− + νµ + ν̄e (1.11)

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倍であるため、相互作用が繰
り返されることで多数の粒子が生成される。
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電磁カスケード

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作る。そして生成されたこれら
の電子と陽電子は制動放射によってガンマ線を放出する。エネルギーEの電子による制動放射の
断面積 σbrems.は、次のように Bethe-Heitlerの式で表される。

σbrems.(E, v)dv =
4Z2r2e
137

dv

v

[(
1 + (1− v)2 − 2

3
(1− v)

)
ln
(
184Z− 1

3

)
+

1

9
(1− v)

]
(1.12)

ここで、vは hν/E、νは制動放射される光子の振動数、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。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
下のように表される。 (

dE

dX

)
brems.

≃ − E

X0
(1.13)

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
=

4Z2r2e
137

N

A
ln
(
184Z− 1

3

)
(1.14)

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。X0は大気ではおよそ 38 g/cm2

である。一方、電子対生成の断面積 σppは、

σpp(hν, u)du =
4Z2r2e
137

du

[(
u2 + (1− v)2 − 2

3
(1− v)

)
ln
(
184Z− 1

3

)
+

1

9
(1− u)

]
(1.15)

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あらわす。この断面積から電子
対生成の interaction lengthが求められ、結果として輻射長を使って、(

dE

dX

)
pair

= −7

9

E

X0
(1.16)

となる。従って、電子対生成と制動放射の interaction lengthは同程度であることがわかる。この
二つの過程を繰り返して、多数の電子、陽電子、ガンマ線がつくられる現象を電磁カスケードと
呼ぶ。粒子数が増大し 1粒子あ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、電子成分が大気に吸収されて粒子総数が減少する。この境目のエネルギーを臨界エネルギー
Ecと呼び、空気中ではEc≃ 85MeVである [9]。1次宇宙線が原子核の場合の空気シャワーは核カ
スケードと電磁カスケードから構成され、ハドロンシャワーと呼ばれる。一方、1次宇宙線がガン
マ線であった場合の空気シャワーは電磁カスケードのみで構成され、電磁シャワーと呼ばれる。

1.3.2 空気シャワーの縦方向発達
空気シャワーによって粒子数は増大していくが、いつまでも粒子数が増えていくというわけでは

ない。それは、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
ルギーが減少していくからである。高エネルギーの電子は主に制動放射によってエネルギーを失っ
ていくが、制動放射よりも電離損失が支配的になる臨界エネルギー Ec(空気中では Ec≃85MeV)

にまでエネルギーが下がると、急激にエネルギーを失って大気に吸収されてしまう。したがって、
シャワー中の粒子の総数はある段階で現象に転じる。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。
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エネルギー E0 の 1個のガンマ線が大気に入射したときに生じる空気シャワーの縦方向発達に
は、次の近似式が用いられる。

Ne (t) ∼
0.31
√
y

exp

[
t

(
1− 3

2
ln s

)]
(1.17)

y = ln

(
E0

Ec

)
(1.18)

s =
3t

t+ 2y
(1.19)

ここで tは電子の大気中での輻射長 38 g/cm2を単位とするシャワーが通過した大気厚さであり、
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は
Ne(全電子・陽電子数)が最大になるときに s = 1となるパラメータである [7]。
1次宇宙線が陽子の場合に生成される空気シャワーについては、GaisserとHillasの提案に基づ

く以下の式が用いられることが多い。

Ne (X) = Nmax

(
X −X0

Xmax −X0

)Xmax−X0
λ

exp

(
Xmax −X

λ

)
(1.20)

ここで、Nmaxはシャワーの最大発達時の粒子数、Xmaxはシャワー最大発達深さ [g/cm2]、X0は
1次宇宙線の最初の相互作用点の深さ [g/cm2]、λは縦方向発達の減衰長 (attenuation length)で
70 g/cm2である。1次宇宙線のエネルギーはNmaxに依存しており、およそNmax ∼ 2×E0×10−9(E0

は 1次宇宙線のエネルギー、単位：eV)の関係となる。また、1次宇宙線のエネルギーが同一であ
る場合、1次宇宙線の粒子種の違いはX0、Xmaxに現れ、重い原子核ほどX0、Xmaxの値が小さ
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断面積が大きいためにより上空で
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いため、エネルギーの細分化が早く進
むことが原因である。単純なモデル計算から、Xmax ∝ ln(E0/A)(Aは 1次宇宙線の質量数)の関
係があることが示されている。陽子、鉄原子核による空気シャワーをシミュレーションして求め
た縦方向発達曲線を図 1.6に示す。
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図 1.6: 空気シャワーの縦方向発達。

1.3.3 空気シャワーの横方向分布
空気シャワーのシャワー軸と垂直な方向の粒子密度分布を横方向分布 (lateral distribution)と
呼ぶ。空気シャワーの横方向分布は電磁シャワーとハドロンシャワーで異なる。
電磁カスケードは電荷を持った粒子が大量に発生するために、多重クーロン散乱によりシャワー
粒子は横方向に広がっていく。電磁カスケードの横方向分布は西村と鎌田によって解析的に求め
られ [10]、Greisenにより整理されたNKG functionが一般的によく使われる [11]。これによると
電磁カスケードの中心からの距離Rの位置での電子数密度 ρe(R)は次式で表される。

ρe (R) = C
Ne

R2
M

(
R

RM

)s−2.0(
1 +

R

RM

)s−4.5

(1.21)

ここで、Neは総荷電粒子数、Cは規格化定数、sはエイジパラメータ、RMはモリエールユニット
である。モリエールユニットは、電子がX0進む間にクーロン散乱により最初の進行方向とは垂直
の方向にずれた距離 (厚さ)であり、RM ∼ 9.3 g/cm2である。電磁シャワーは電磁カスケードのみ
で構成されるのでこれで良いが、ハドロンシャワーは純粋な電磁シャワーとは少し様相が異なる。
ハドロンにより引き起こされる空気シャワーの電磁成分は、核相互作用によって生成された多
世代の π0の崩壊からの電磁カスケードの重ね合わせであり、電磁シャワーとは異なる。シャワー
の中心部は核カスケードが発達する過程で次々に生成される π0の崩壊による発達途上の電磁カス
ケードが主成分であるが、シャワー軸から離れたところでは核カスケードの初期段階で生成され
た π0の崩壊による粒子の増殖が終わった電磁カスケードが主成分となる。これにより、シャワー
中心から遠く離れた場所での横方向分布は、NKG functionの外挿により得られる分布よりフラッ
トになることが予想される。このシャワー中心から遠方での横方向分布を考慮した式が Linsleyは
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シャワー中心と遠方で異なるべき乗の形で書かれる横方向分布の式を与えた [12]。これによると
シャワー中心からの距離Rにおける電子数密度 ρe(R)は

ρe (R) ∝
(

R

RM

)−α(
1 +

R

RM

)−(η−α)

(1.22)

と表される。AGASAグループは、電子成分の横方向分布は 1 kmより遠いところで粒子数密度が
減少しているので、式 (1.22) ではその構造を十分に表すことができず、横方向分布に以下のよう
に補正項を加えるべきであることを示した [12]。

ρe (R) = C

(
R

RM

)−1.2(
1 +

R

RM

)−(η−1.2)
(
1.0 +

(
R

1[km]

)2
)−δ

(1.23)

いくつかのエイジにおける横方向分布を図 1.7に示す。

図 1.7: 空気シャワーの横方向分布。

1.3.4 空気シャワーの観測方法
現在空気シャワーの観測方法には大きく分けて、空気シャワー粒子が大気中で発する紫外光 (大
気蛍光)を光学望遠鏡でとらえる方法、地表に到達する空気シャワー粒子を地表粒子検出器により
検出する方法の 2種類がある。ここでは本研究で用いられた地表検出器を用いた観測について述
べる。
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地表粒子検出器による観測

粒子検出器を地表に多数配置し、到来する空気シャワー粒子を検出する装置を空気シャワーア
レイと呼ぶ。空気シャワーアレイは高エネルギー宇宙線の観測装置として伝統的に用いられてき
た。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、さらに少量のハド
ロン成分からなる。
地表に設置する粒子検出器として、水タンクを用いたチェレンコフ光検出器やプラスチックシ
ンチレータなどを用いたシンチレーション検出器などがある。水タンクを用いたチェレンコフ検
出器は、ミューオンが電子に比べて媒質中を通過できるという特徴を利用することでミューオン
に感度を持たすことができる。プラスチックシンチレータなどを用いたシンチレーション検出器
は全ての荷電粒子に感度を持つが、特にミューオン成分のみを選択的に検出するために、鉛等で
シールドされたシンチレーション検出器や比例計数管でミューオン検出器を構成し、別に配置す
る場合もある。プラスチックシンチレータの特徴としては、応答が nsのオーダーでありシグナル
の立ち上がり立ち下がりともに非常に良いので時間情報を分解能良く測定できる点、形状加工が
簡単な点があげられる。
空気シャワーの粒子群は図 1.8のようにシャワー面を形成して地表に到来する。この厚みを考

慮しつつ各検出器への到来時刻差から空気シャワーの到来方向を求める。また、1次宇宙線のエネ
ルギーは、各検出器で検出された粒子数から空気シャワー全体の全粒子数と横方向分布を推定す
ることで得られる。
しかし、全粒子数と横方向分布から 1次宇宙線のエネルギーを推定するためには、ハドロン相

互作用を考慮した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。また、空気シャワー発達のゆらぎの影響も無視できない。

図 1.8: 地表付近の空気シャワー断面の概念図。

1.4 宇宙線の異方性観測結果の現状
ここでは高エネルギーの宇宙線の異方性の解析結果として、IceTop、IceCube、KASCADE-

Grande、Pierre Auger、Telescope Array実験の解析結果を紹介する。異方性の解析結果は、全て
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dipole異方性の解析結果について説明する。dipole構造については、後で記述する。

1.4.1 IceCubeおよび IceTopの異方性解析結果
IceCube neutorino 観測所 (以下 IceCube)は南極点のアムンゼン ·スコット基地の近くに展開
されている実験である。検出器は球型の光センサーを 60個ストリング状に氷中に並べたもので、
これが 120m間隔で 86本、地表面から深く 1450 mから 2450mの範囲に配置され、全体で 1 km3

の検出体積を持つ。さらに上記とは別に、地表付近に 2つのチェレンコフ検出器タンクからなる
ステーションが 81ステーション展開されており、IceTopと呼ばれる 1 km2をカバーする地表空
気シャワーアレイを構成している [13]。
IceCubeおよび IceTopの異方性解析結果として、エネルギーの中央値が13TeV、24TeV、38TeV、

71TeV、130TeV、240TeV、580TeV、1.4PeV、5.4PeVの IceCubeの異方性解析結果と 1.6PeVの
IceTopの異方性解析結果について紹介する。図 1.9に IceCubeと IceTopの dipole構造の振幅と
位相の結果を示す。左の図が横軸がエネルギー、縦軸が振幅を示している。右の図が横軸がエネ
ルギー、縦軸が位相を示している。青いプロットが IceCubeの結果、赤いプロットが IceTopの結
果を示している。図 1.10に IceCubeと IceTopの解析結果の天球図を示す。色の違いが相対強度
を示していて、赤い分布が宇宙線の過剰を示している。

図 1.9: IceCubeと IceTopの振幅と位相の結果。(左)横軸がエネルギー、縦軸が振幅を示す。(右)

横軸がエネルギー、縦軸が位相を示す。エネルギーの中央値が 13TeV、24TeV、38TeV、71TeV、
130TeV、240TeV、580TeV、1.4PeV、5.4PeV の IceCube の異方性解析結果を青いプロットで
1.6PeVの IceTopの異方性解析結果を赤いプロットで示している [14]。
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図 1.10: IceCubeと IceTopの天球図。エネルギーの中央値が 13TeV、24TeV、38TeV、71TeV、
130TeV、240TeV、580TeV、1.4PeV、5.4PeVの IceCubeの異方性解析結果と 1.6PeVの IceTop

の異方性解析結果の天球図を示している。色の違いが相対強度を示していて、赤い分布が宇宙線
の過剰を示している。[14]。

1.4.2 KASCADE-Grande実験の異方性解析結果
KASCADE-Grande 実験はドイツのカールスルーエ工科大学で展開されていた実験である。

KASCADE-Grande実験はKASCADEアレイの南西側に 10m2のシンチレータ検出器を 137m間
隔で 37台配置し、検出面積を 700m×700mに拡張したものである。KASKADEアレイは 3.2m2

のシンチレータ検出器 252台を 200m×200mの範囲に展開した検出器群に加え、20m×16m×4m

ののハドロンカロリメータ 1台と 128m2のミューオントラッキング検出器 1台から構成される。
KASCADE-Grande実験はおよそ 1016 eVから 1018 eVまでのエネルギーを持つ宇宙線を 1996年
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から 2009年にかけて観測していた [15]。
KASCADE-Grande実験の異方性解析結果として、図1.11にエネルギーの中央値が2.7×1015 eV、

6.1×1015 eV、3.3×1016 eVの異方性解析結果を示す。この図は、左の図が横軸エネルギーの中央値、
縦軸が振幅を示していて、KASCADE-Grande実験の結果を黒の四角で99%の位置でのupper limit

で示している。右の図が横軸エネルギーの中央値、縦軸が位相を示していて、KASCADE-Grande

実験の結果を黒でプロットしている。

図 1.11: KASCADE-Grande 実験の振幅と位相の結果。エネルギーの中央値が 2.7×1015 eV、
6.1×1015 eV、3.3×1016 eV の異方性解析結果を示す。(左) 横軸がエネルギーの中央値、縦軸が
振幅を示し、KASCADE-Grande実験の結果は黒の四角で 99%の位置での upper limitで示され
ている。(右)横軸がエネルギーの中央値、縦軸が位相を示し、KASCADE-Grande実験の結果を
黒でプロットしている [16]。

1.4.3 Pierre Auger実験の異方性解析結果
Pierre Auger実験は、南半球で行われている実験でアルゼンチンのメンドーサ州で観測をし
ている。地表検出器として水チェレンコフ検出器を 1500m間隔で配置されていて、検出面積が
3000 km2の領域をカバーしている SD1500と、水チェレンコフ検出器を 750m間隔で配置されて
いて、検出面積が 23 km2の領域をカバーしている SD750がある。各地表検出器は、10m2の表面
積で水深は 1.2m、光電子増倍菅は 3つ設置されている。さらに 27台の大気蛍光望遠鏡で空気シャ
ワーが発する蛍光とチェレンコフ光を観測している。これによって、およそ 1016.5 eVから 1020 eV

までの宇宙線を観測している。
Pierre Auger実験の異方性解析結果として、図 1.12にエネルギーが、1/32 EeVから 1/16 EeV

まで、1/16 EeVから 1/8 EeVまで、1/8 EeVから 1/4 EeVまで、1/4 EeVから 1/2 EeVまで、
1/2 EeVから 1 EeVまで、1 EeVから 2 EeVまで、2 EeVから 4 EeVまで、4 EeVから 8 EeVま
で、8 EeVから 16 EeVまで、16 EeVから 32 EeVまで、32 EeV以上、8 EeV以上の領域対して
の dipole異方性の振幅と位相を示す。1/32 EeVから 1/16 EeVまで、1/16 EeVから 1/8 EeVま
で、1/8 EeVから 1/4 EeVまでのエネルギー領域の解析は SD750、1/4 EeV以上の解析は SD1500

を使って行われた。左の図が横軸エネルギー、縦軸が振幅を示していて、緑の丸が SD750、紫の
丸が SD1500、グレーのバンドが 8 EeV以上の結果を示している。下向きの矢印が、99%の位置
での upper limitを示している。右の図が横軸エネルギー、縦軸が位相を示していて、緑の丸が
SD750、紫の丸が SD1500、グレーのバンドが 8 EeV以上の結果を示している。また、図 1.13に
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5 σ以上の有意度で異方性が報告された 8 EeV以上の結果を示す。上の図に赤経分布を示す。横
軸に赤経、縦軸に相対強度を示す。赤い点が分布を示していて、黒線が dipole構造のフィット結
果を示している。下の図が天球図を示す。点線が銀河面、米印が銀河中心を示す。色の違いがフ
ラックスを示していて、赤い分布が宇宙線の過剰を示している。銀河面とは違う方向に宇宙線の
過剰が見える。

図 1.12: Pierre Auger実験の振幅と位相の結果。SD750を使った 1/32 EeVから 1/16 EeVまで、
1/16 EeVから 1/8 EeVまで、1/8 EeVから 1/4 EeVまでのエネルギー領域の異方性解析結果と
SD1500を使った 1/4 EeVから 1/2 EeVまで、1/2 EeVから 1 EeVまで、1 EeVから 2 EeVま
で、2 EeVから 4 EeVまで、4 EeVから 8 EeVまで、8 EeVから 16 EeVまで、16 EeVから 32

EeVまで、32 EeV以上、8 EeV以上のエネルギー領域の異方性解析結果を示している。どちら
の図も緑の丸が SD750、紫の丸が SD1500、グレーのバンドが 8 EeV以上の結果を示している。
(左)横軸がエネルギー、縦軸が振幅を示す。下向きの矢印が、99%の位置での upper limitを示し
ている。(右)横軸がエネルギー、縦軸が位相を示す。青い点線が銀河中心の方向を示す [1]。
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図 1.13: (上)Pierre Auger実験の 8 EeV以上の結果の赤経分布。横軸に赤経、縦軸に相対強度を示
す。赤い点が分布を示していて、黒線が dipole構造のフィット結果を示している [17]。(下)Pierre

Auger実験の 8 EeV以上の結果の天球図。点線が銀河面、米印が銀河中心を示す。色の違いがフ
ラックスを示していて、赤い分布が宇宙線の過剰を示している。銀河面とは違う方向に宇宙線の
過剰が見える [18]。

1.4.4 Telescope Array実験の異方性解析結果
Telescope Array実験は、北半球で行われている実験でアメリカ合衆国ユタ州の砂漠に約 700km2

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を
設置し、1018 eV以上のエネルギーの宇宙線を観測を行っている。(詳しくは次の章で説明する。)

図 1.14に Telescope Array実験の 8.8 EeV以上の異方性解析結果を示す。上の図に赤経分布を
示す。横軸に赤経、縦軸に残留強度を示す。残留強度の説明は後述する。黒い点が分布を示して
いて、黒線が dipole構造のフィット結果を示している。また、比較として図 1.13の上図 dipole構
造を赤い点線で示している。下の図に天球図を示す。点線が銀河面、四角が銀河中心を示す。色
の違いが残留強度を示していて、赤い分布が宇宙線の過剰を示している。銀河面とは違う方向に
宇宙線の過剰が見えるが有意性のある結果は得られていない。
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図 1.14: (上)Telescope Array実験の 8.8 EeV以上の結果の赤経分布。横軸に赤経、縦軸に残留強
度を示す。黒い点が分布を示していて、黒線が dipole構造のフィット結果を示している。また、比
較として図 1.13の上図 dipole構造を赤い点線で示している [2]。(下)Telescope Array実験の 8.8

EeV以上の結果の天球図。点線が銀河面、四角が銀河中心を示す。色の違いが残留強度を示して
いて、赤い分布が宇宙線の過剰を示している。銀河面とは違う方向に宇宙線の過剰が見えるが有
意性のある結果は得られていない [2]。
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第2章 Telescope Array (TA)実験と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、スロベニアの
研究者による国際共同研究で、アメリカ合衆国ユタ州の砂漠に約 700km2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を設置し、1018 eV以上
のエネルギーの宇宙線を観測を行っている。
TA Low Energy extension(TALE)実験はTA実験の拡張実験であり、観測するエネルギー領域
を TA実験よりも低エネルギー側に拡張して、1016.5から 1018.5 eVまでの宇宙線の観測を行って
いる。このエネルギー領域は、1017 eV付近にあると考えられている銀河系内宇宙線から銀河系外
宇宙線への遷移領域を含んでおり、TALE実験によるこの遷移領域の異方性解析、エネルギース
ペクトル、質量組成の研究がされている。

2.1 TA実験の検出器構成
TA実験はエネルギー決定精度にシミュレーション依存性が少ない大気蛍光望遠鏡 (Fluorescence

Detector、FD)と、完全自立で長時間稼働し統計量を稼ぐことが可能な地表検出器 (Surface De-

tector、SD)による空気シャワーアレイという異なる 2種類の検出器によるハイブリッド観測で、
1018 eV以上の極高エネルギー宇宙線による空気シャワーを観測する実験である。
SDアレイの設置場所は設置、運用、修理作業に適した地形や立地が望まれる。さらに、太陽光
電池パネルの有効な稼働のために高い晴天率と、良好で安定した観測データ通信のための平坦な
地形が望まれる。また、FDの建設場所は観測時間を長く取るための高い晴天率と観測のノイズ源
となる人工光が無いことや大気の透明度が高いこと、また周囲に視界を遮るものが無いなどの条
件を満たす地形が望まれる。これらの条件を考慮して、TA実験の観測場所としてアメリカユタ州
のミラード郡西部の砂漠地帯 (平均標高 1400m、大気深さ 860 g/cm2)が選ばれた。この地域は年
間降雨量は 250mm、晴天率 60%と理想的な天候であり、周囲に町も少ないので人工光も極めて
少ない。
SDアレイは 1.2 km間隔で並べられた 507台のプラスチックシンチレーション検出器で構成さ
れ、有効検出面積はおよそ 700 km2である。FDは地表検出器アレイを囲うように、約 35 km間
隔で 3ステーション設置されている。TAの検出器の配置図を図 2.1に示す。SDアレイの上空を
FDの視野で覆うことで、宇宙線を SDと FDという異なる 2種類の検出器でハイブリッド観測し
ている。

2.1.1 TA実験の大気蛍光望遠鏡
TA実験では大気蛍光望遠鏡が3ステーションに設置されており、それぞれ Black Rock Mesa(BRM)

ステーション, Long Ridge(LR) ステーション, Middle Drum(MD)と呼ばれている。そのうちの
MDステーションは前述したHiRes実験の大気蛍光望遠鏡を移設したものである。MDには 4枚
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図 2.1: TA実験の検出器の配置図。黒点が各 SDを、青丸が FDの各サイトを、赤丸が SDのデー
タ通信に用いられる通信塔を表す。また、左上の写真が SD、左下は FDステーションの写真。
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の鏡を四つ葉のクローバー型に取り付けたものを 1 telescopeとして 14台の telescopeが設置され
ている。一方、BRMステーションと LRステーションの大気蛍光望遠鏡はTA実験のために新た
に設計されたものであり、六角形のセグメントミラーを 18枚組み合わせたものを 1 telescopeとし
て 12台の telescopeが各ステーションに設置されている。各ステーションは方位角 108 ◦、仰角 3 ◦

から 33 ◦の範囲を観測している。地表近くで発生する霧などの影響を避けるために、ステーショ
ンは周囲から 100から 200mの高い場所に建設されている。

2.1.2 TA実験の地表検出器
TA実験の SDアレイは間隔 1.2 kmで碁盤の目のように並べられた 507台のプラスチックシン

チレータ検出器から構成され、700 km2の有効検出面積を持つ。この SDアレイは 3分割された部
分アレイで構成されており、各領域毎に 1つのデータ通信塔と無線 LAN通信によって観測データ
をやり取りしている。各通信塔はそれぞれ、Smelter Knoll(SK)通信塔、Black Rock Mesa(BRM)

通信塔、Long Ridge(LR)通信塔と呼ばれる。TA実験の SDアレイは、2008年 5月から定常観測
を行なっている。観測を行うにあたり、SDでは SD内部のエレクトロニクスの故障であったり、
各通信塔とのコミュニケーションの問題など日々問題が起こっている。そのため、毎日モニター
情報 (詳しくは後述する。)を確認にしてリモートで対処できるものはリモートで対処し、それで
対処できないものは現地の作業員が修理を行なっている。この様に、TA実験の SDアレイでは、
稼働中の SDの台数を確保できる様な対策がなされている。

2.2 TALE実験の検出器構成
TALE実験は、TA実験に隣接して、TA-FDよりも高い仰角方向を観測する大気蛍光望遠鏡と、

より高密度に設置された地表検出器アレイによって、TA実験の観測可能エネルギー範囲を 1016.5

eVまで低エネルギー側へ拡張してエネルギースペクトルと質量組成を測定する実験である。その
検出器配置図を図 2.2に示す。
TALE実験の FDステーションは TA実験のMDステーションに隣接して建設され、TA実験

の望遠鏡よりも高い仰角 30 ◦から 57 ◦を観測する。これによって、より高い高度で最大発達をむ
かえる空気シャワー、すなわち低いエネルギーの 1次宇宙線によるシャワーを観測する。また、
TALE-FDステーションの前方視野内に 80台の地表検出器からなる空気シャワーアレイを設置し
ている。試験観測を経て、FDでは 2013年 9月から定常観測を開始していて、SDアレイでは 2013

年 4月に 35台で観測が開始され、2018年 2月から 80台で定常観測を実施している。

2.2.1 TALE実験の大気蛍光望遠鏡
図 2.3に示すようにTALE-FDステーションは、TA実験のMDステーションに隣接して建設さ

れている。TALE-FDで用いられる望遠鏡とエレクトロニクスは前述したHiRes II実験で使用さ
れたものを再調整して使用している。望遠鏡は図 2.4に示すように半径 630 mmの 4枚の鏡を四
つ葉のクローバー型に取り付けた面積 4.18 m2のものを 1 望遠鏡として、TALE-FDステーショ
ンには計 10台の telescopeが設置されている。telescope1台の視野は 14 ◦ × 14 ◦であり、仰角方
向 30 ◦から 44 ◦の視野を向いたものが 5台、44 ◦から 57 ◦を向いたものが 5台からなり、図 2.5

に示すように全体として方位角方向に 114 ◦、仰角方向に 30 ◦から 57 ◦の範囲をカバーしている。
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図 2.2: TALE実験の検出器配置図。TALE実験はTA実験の北西部、上の図の赤い四角で囲まれ
た領域に展開している。下の図はその赤い四角の領域を拡大したもので、黒いひし形がTALE-SD

を、赤い丸が TALE-FDを示している。
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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。

2.2.2 TALE実験の地表検出器
1016 eV台の宇宙線に対するTALE-FDの感度はステーションから半径 3 km以内に限定される
ので、ステーションから 3 km以内の領域では TA-SDアレイの 1.2 km間隔よりも密にアレイを
配置してある。具体的には、TALE-FDステーションに一番近い部分の 1.5 kmから 3 kmは 400

m間隔で 40台、その外側の 5 kmまでは 600 m間隔で 40台の SDを並べており、21 km2の有効
検出面積を持つ。アレイの配置の形状が碁盤の目状ではなく、扇形に配置されているのは FDと
のハイブリッド観測に最適化するためである。TALE実験の SDアレイでも、稼働中の SDの台数
を確保する様に対処がなされている。TALE実験では、モニター情報の確認を週 1回行なってい
て、そこで問題のある SDのリスト化を行なっている。また日々の作業として、コミュニケーショ
ンの問題により DAQサイクル (詳しくは後述する。)から外れた SDを復帰させる作業と、主に
気温の影響によりモニター情報のトリガーレートが大きくなり、それを下げるために SDの電圧
を調整する作業を行なっている。

2.3 地表検出器
2.3.1 地表検出器の基本構成
TALE実験で現在稼働している SDうち 2013年に設置された 35台は、TA実験で使用してい

るものと同形の SDである。しかし 2018年 2月にTALE実験用に追加で設置された SDは、光電
子増倍菅 (PMT)および波長変換ファイバーの張り方が TA実験用と異なる (その他は全く同じ)。
SDは厚さ 1.2 cm、面積 2.0 m× 1.5 mのプラスチックシンチレータ (CI工業社製、CIMS-G2)を
2層重ねたものが用いられている。2枚からのシンチレータからの信号のコインシデンスを取るこ
とで、バックグラウンド信号と空気シャワー荷電粒子由来の信号を効果的に識別できる。図 2.7の
上図に TAの SDシンチレータの構成、図 2.7の下図に TALEのシンチレータの構成を示す。
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図 2.4: TALE-FDに用いられている大気蛍光望遠鏡。
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図 2.5: TALE-FDステーション (赤色)とMDステーション (黒色)の視野。各点はカメラを構成
する各 PMTの中心の視野方向を表している。
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シンチレータで発生した光は、TA実験と TALE実験に使われている 2013年に設置された SD

では各層毎に 104本、TALE実験用に新たに設置された SDでは各層毎に 28本の波長変換ファイ
バー (Kuraray製 Y-11)を通してPMT(Electron tubes製 9124SA、TALE実験用に新たに作られ
たPMTには浜松ホトニクス製 R8619が使われている。)で電気信号に変換される。これらはシー
トで遮光して外部の光が入らないようにした上で、厚さ 1.2 mmのステンレス製のボックスに収
納されている。
PMTの出力は FADC(AD9235BRU-65)によって各層のチャンネル毎に 12 bit、50 MHzのサ
ンプリング周波数でデジタル化して記録されている。各検出器の動作タイミングは GPS受信機
(Motorola M12+)によって 1秒毎に発行される信号 (1 Pulse Per Second、1 PPS)で同期されて
おり、検出器間のタイミングのズレはおよそ 14 ns以内である [20]。
電力源として、120 Wの太陽光電池パネル (京セラ社製 KC120J、TALE実験用に新たに作られ
たものには京セラ社製 KD145SX-UFUが使われている)とバッテリー (DYNASTY社製、DCS-

100L)を用いており、外部からの電力供給を必要とせず、365日 24時間の完全自立稼働が可能と
なっている。
図 2.8にソーラーパネルの裏側に設置されているエレクトロニクスボックスの外観を示す。こ
の中にバッテリーとエレクトロニクスが格納されている。また、バッテリーは温度に依存して充
放電性能が変化するので、クーラーボックス内に搭載されており、側面にフィルムヒーターを貼
り付けることで温度変化をできるだけ抑えている。

図 2.6: 現地に設置された TALE-SD。左奥に見えるのがMD/TALE-FDステーションである。
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2.3.2 地表検出器のエレクトロニクス構成
図 2.9に示すように、SDのエレクトロニクスは主に以下の要素で構成されている。

• PMTで得られた波形をデジタル化するための FADC。12 bit、50 MHzのサンプリング周
波数のものが上下層用に 2チャンネル搭載されている。

• 高速信号処理用の FPGA(Xilinx社製、XC3S1000)。主にPMTの波形の処理と保存、PMT

への印加電圧のコントロール、シリアルインターフェイスのコントロールに用いられる。

• エレクトロニクス全体を統括制御するためのCPLD(Xilinx社製、XC2C256)。主にCPUの
ブートコントロール、FPGAのブートコントロール、電源のコントロールに用いられる。

• 複雑な処理を行なうためのCPU(ルネサステクノロジ社製、SH7750)。動作周波数は 150 MHz

であり、大半の情報処理はこれを用いて行なわれる。

• 位置情報と絶対時刻取得のためのGPS。

• 無線 LAN通信モジュール。

2.3.3 通信塔基本構成
図 2.10に通信塔の外観を示す。通信塔は主に SDと通信するための無指向性アンテナとエレクト
ロニクス、トリガー用エレクトロニクス、データ収集 (Data Acquisition、DAQ)用の産業用PC、
通信塔同士が通信するための指向性アンテナとエレクトロニクス、太陽光電池パネルとバッテリー
で構成されている。

2.3.4 無線LAN

通信塔と各 SDとの通信には無線 LANが用いられている。現在 TA-SDと TALE-SDで設置さ
れているエレクトロニクスは同型のもので、2.4 GHz帯の電波を用いて、トリガー用の通信は 2.0

Mbps、DAQは 1.0 Mbpsで通信している。通信塔同士の通信には、上記の通信との干渉を避ける
ために 5.7 GHz帯の電波が使われる。

2.3.5 DAQサイクル
TA実験およびTALE実験では、通信塔のエレクトロニクスと各 SDが通信を行なうことでDAQ

を行なっている。トリガーは 3種類あり、それぞれレベル 0トリガー、レベル 1トリガー、レベ
ル 2トリガーと呼ぶ。この節ではDAQの流れとトリガーについて示す。

レベル 0トリガー

物質中での荷電粒子の単位長さあたりのエネルギー損失量には下限値が存在し、このときの粒
子を最小電離損失粒子 (Minimum Ionizing Particle、MIP)と呼ぶ。シンチレータ中でのエネル
ギー損失が最小となるエネルギーは粒子毎に異なるが、地表まで到来する宇宙線は主に様々なエ
ネルギーを持つミューオンであり、後述するバックグラウンドミューオンのヒストグラムという
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図 2.7: (上)2013年に設置された TALE実験で現在用いられているのと同型の TA-SDのシンチ
レータボックスの内部構造、(下)TALE実験用のシンチレータボックスの内部構造 [22]。
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図 2.8: ステンレスボックスの外観。

図 2.9: (左)2013年に設置されたTALE実験で現在用いられているのと同型のTA実験 SD用エレ
クトロニクス。(右)SD用エレクトロニクスのブロック図。
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図 2.10: TALE実験用のデータ通信塔。太陽光パネルにより必要な電力を得ている。中央右奥に
MD/TALE-FDステーションが小さく写っている。
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形でミューオンのMIPを測定することで SDを較正する。また、ミューオンの単位長さあたりの
エネルギー損失量には下限値は定数なので、全 SDでMIPに対する応答をモニターすることで、
全 SDの応答を規格化することができる。
空気シャワー由来の荷電粒子の大半は、自然放射性物質起源の放射線に比べて非常にエネルギー
が大きいため、シンチレータの上下層を貫通する。ゆえに、空気シャワー由来の荷電粒子を識別す
るためには上下層でコインシデンスをかければ良い。この空気シャワー粒子を判定するトリガー
をレベル 0トリガーと呼ぶ。レベル 0トリガーの波形積分時間は 8タイムスライス (1タイムスラ
イス=20 ns)であり、しきい値はおよそ 0.3 MIPに対応する 15 FADCカウントである。トリガー
条件を満たした波形の記録長は 2.56 µsで、継続時間の長い信号は単に連続した複数の波形とし
て保存される。これは無線 LANを用いたデータ通信の際のパケットサイズが大きくなりすぎるの
を防ぐためである。
以下にデータバッファリングの手順を示す。なお、以下の手順は全て FPGAに実装された論理
回路によって行なわれる。

1. 8タイムスライス (=160 ns)の FADC値の積算値 (S8)を 8タイムスライス (=160 ns)ずつ
移動しながら計算し、GPSの 1PPS信号間の 1秒間における S8の最頻値を計算する。この
値を次の 1秒のペデスタルの値とする。

2. S8を 1タイムスライス (=20 ns)ずつ移動しながら計算し、S8からペデスタルを引いた値が
上下層ともにしきい値 (15 FADCカウント、およそ 0.3 MIP相当)よりも大きければ、レベ
ル 0トリガーを発行する。なお、トリガーから 1280 ns以内に次のトリガーが発生した場合
は無視する。

3. レベル 0トリガーが発行されると、その波形を波形記録専用の SDRAMに転送する。波形
はトリガーの 640 ns以前から 1920 ns以後まで保存される。トリガーの 1280 ns以後から
2560 ns以後の間に二つ目のトリガーが発行された場合、波形の重複を防ぐために二つ目の
トリガータイミングは一つ目のトリガータイミングの 2560 ns後に遅らされる。データの
SDRAMへの転送と同時に、波形の積分値、波形の最大値、1 PPS間のクロック数、波形番
号を保存する。レベル 0トリガーテーブルと呼ばれる、これらの情報は 10 msごとに CPU

と共有する SDRAMへDMA転送される。

レベル 1トリガー

レベル 1トリガーのしきい値はおよそ 3 MIPに相当する 150 FADCカウントで、積分幅は波形
の記録幅とおなじ 128タイムスライス (=2560 ns)である。レベル 0トリガーテーブルを元に、通
信塔のエレクトロニクスへと送信するレベル 1トリガーテーブルを作成する手順について以下に
示す。この手順は各 SDの CPUで行なわれる。

1. GPSの 1PPSの発行と同時にCPUに割り込みがかかり、割り込み処理と同時にレベル 0ト
リガーテーブルを FPGAから読み込む。

2. DMA転送中であれば、それが終了するまで待機した後、レベル 0トリガーの処理を開始す
る。具体的には、クロック数から µsへの変換、DMA転送が成功したかどうかの確認、モニ
ターデータの生成である。クロック数をそのまま使用せずに µsへと変換する理由は、デー
タサイズを節約するためとクロック周波数が異なる SD同士で同期を取るためである。それ
と同時に、波形の積分値からペデスタルを引いた値がしきい値である 150 FADCカウント
よりも大きければレベル 1トリガーを発行する。
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3. レベル 1トリガーが存在するとき、µs(20 bit)と波形の積分値の上下層の平均 (4 bit)を組
み合わせて 3 byteのデータとして記録する。これをレベル 1トリガーテーブルと呼ぶ。

レベル 2トリガー

通信塔のエレクトロニクスは各 SDからレベル 1トリガーテーブルを収集し、TA-SDでは、レ
ベル 1トリガーが 8 µsの時間内に隣接する 3台以上の SDで発行されていた場合、TALE-SDで
は、レベル 1トリガーが 8 µsの時間内に 4台以上の SDで発行されていた場合、レベル 2トリガー
を発行する。レベル 2トリガーが存在するとき、レベル 2トリガーの判定に用いられた SDのう
ち、最も早くレベル 0トリガーを発行した SDのトリガー時刻がDAQリストに登録される。即座
にトリガーを各 SDに発行しない理由は通信のオーバーヘッドを減らすためである。以下に通信
塔エレクトロニクスでのレベル 2トリガーのトリガー判定の手順を示す。

1. レベル 1トリガーテーブルを SDから取得する。これと同時に後述するモニターデータも取
得する。DAQリストが空ではない場合は最も古いDAQリストの送信も行なう。

2. GPSの 1 PPSの発行と同時にCPUに割り込みがかかり、レベル 1トリガーテーブルのµs(20

bit)と SD座標番号 (12 bit)を組み合わせ、さらに時系列順に並び替えてアレイ全体のトリ
ガーテーブルを生成する。1 PPSと同期させて処理を行なう理由は、SDのトリガーサイク
ルと同期させることで無駄な待ち時間を発生させないためである。

3. このトリガーテーブルを 8 µsのゲート幅で走査し、TA-SDでは、レベル 1トリガーが 3台
以上で見つかった場合は隣接条件を満たすかどうか確認する。TALE-SDでは、4 台以上の
SDでレベル 1 トリガーが見つかったか確認する。それぞれの SDの台数の条件でレベル 1

トリガーが見つかった場合、レベル 2トリガーを発行し、DAQリストへ登録する。

4. レベル 2トリガーが発行されると、通信塔のエレクトロニクスは全ての SDに波形送信命令
を発行し、SDはレベル 2トリガーの時刻から±64 µsの範囲に波形が見つかったとき (=レ
ベル 0トリガーがあったとき)、それに対応する波形を通信塔のエレクトロニクスへと送信
する。

2.3.6 境界トリガー
TA-SDでは三つの部分アレイを独立に運用すると、主に次の二つの問題があった。

• 部分アレイの境界部分ではトリガー効率が低下する。

• 境界付近に落ちた空気シャワーイベントで一つの部分アレイでのみトリガーが発行された際
に情報が欠落する。

以上のことからアレイ全域でトリガー効率が均一になるように部分アレイの境界に特化したトリ
ガーの構築が必要とされ、また, 他の部分アレイにトリガーを配信する機能が必要とされた。現
在では TA 実験 SDアレイの三つの部分アレイから境界トリガー情報とレベル 2 トリガーを収集
し、 境界トリガーの発行, トリガー配信は SK 通信塔が行なっている。
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2.3.7 モニター情報とモニタリングシステム
レベル 1トリガーテーブルの転送の際に各 SDはヘッダー情報とともに自らの動作情報と状態
を表すモニターデータを分割して送信している。モニターデータは合計で 9 KB程度であり、ト
リガーDAQに負担をかけないために、600分割して毎秒 16 byteずつ送信されている。
以下にモニター情報として取得されている情報を示す。収集時間間隔がそれぞれ、1秒のもの、

1分のもの、10分のものがある。ただし、収集時間間隔が 1秒の情報は毎秒取得されるため、送
信時に分割されず、上記の 9 KBには含まれていない。

• 毎秒取得される情報

– 1PPS間のクロック数 (4 byte)。GPSとクロックの安定性の確認に用いる。
– GPSタイムスタンプ (4 byte)。各 SD間で同期がとれているかどうかの確認に用いる。
– レベル 1トリガー数 (8 byte)。ホットチャンネル、デッドチャンネルの識別に用いる。

• 1分毎に取得される情報

– レベル 0トリガーのトリガー数。トリガーサイクルの安定性、PMTのゲインが適切に
設定されているかの確認に用いる。

– バッテリー電圧。SDが安定に稼働しているかの確認に用いる。
– 充電電流。太陽光電池による充電が正常に行なわれているかの確認に用いる。
– 太陽光電池の出力電圧。太陽光電池による発電がきちんと出来ているかどうか確認に
用いる。

• 10分毎に取得される情報

– バックグラウンドミューオンのヒストグラム。SDのゲイン較正に用いられる。およそ
50FADCカウントが最頻値となるようにゲインが調整されている。

– ペデスタルのヒストグラム。SDの較正に用いられる。
– FADCピーク値のヒストグラム。これを用いてダイナミックレンジを決める。
– GPSの状態を表すフラグ。
– 通信できているGPS衛星数。

これらのモニター情報を確認し、必要に応じて SDをメンテナンスする。モニター用アプリケー
ションの出力グラフの一部を図 2.11に示す。

ペデスタルのヒストグラム

ペデスタルレベルを得るため、FPGA内部では 8タイムスライス毎に FADCカウントの 8タイ
ムスライス分の積算値を計算し、それらを 1秒分積算しヒストグラムとしている。CPUはこのヒ
ストグラムを 1秒毎に読み取り、さらに 10分間積算する。これがペデスタルのヒストグラムと呼
ばれるモニターデータで、10分毎に通信塔へ転送される。分解能は 1 FADCカウント、レンジは
0から 256 FADCカウントまでである。
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図 2.11: SDのモニター例。上から順に、通信できている衛星数、通信状態、バッテリー電圧、気
温、各チャンネルのペデスタルと標準偏差、各チャンネルのミューオンピーク、トリガーレート
を示す。
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バックグラウンドミューオンのヒストグラム

レベル 0トリガーごとに FPGA内部で波形の積分値を求め、その値を 1秒間積算したものをヒ
ストグラムとしている。積分幅は波形の最大値の以前 80 nsから以後 160 nsまでの 240 nsであ
る。CPUはこのヒストグラムを 1秒毎に読み取り、さらに 10分間積算する。これがバックグラ
ウンドミューオンのヒストグラムと呼ばれるモニターデータで、10分毎に通信塔へ転送される。
分解能は 1FADCカウント、レンジは 0から 512 FADCカウントまでである。
図 2.12にモニター情報から得たバックグラウンドミューオンのヒストグラムとペデスタルのヒ
ストグラムを示す。

図 2.12: SDのモニター情報から得たバックグラウンド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。赤色と緑色のヒストグラムはそれぞれ、上層と下層のペデスタルのヒストグラム
を表し、青色と紫色のヒストグラムはそれぞれ、上層と下層のバックグラウンドミューオンのヒ
ストグラムを表している。ヒストグラムの一番右に存在する立ち上がりはオーバーフローした信
号の頻度を表している。

FADCピーク値のヒストグラム

レベル 0トリガーごとにその前 640 nsから後 1920 nsまでの波形の中でのピーク FADC値をサ
ンプルし集計してCPUでヒストグラム化する。分解能は 32カウント、レンジは 0から 4096まで

36



である。

2.3.8 バックグラウンドミューオンに対応するエネルギー損失
SDではシンチレータの発光量から粒子数を決定する。シンチレータの発光量は入射粒子による
エネルギー損失量とシンチレータの発光効率で決まる。そこで、シミュレーションを用いて検出
器における入射粒子のエネルギー損失特性を調べる必要があり、SDにミューオンが垂直に入射し
た場合のエネルギー損失をGEANT4を用いて調べられている [21]。
物質中でのエネルギー損失は Bethe-Blochの式で表される。

dE

dx
= Kz2

Z

A

1

β2

(
1

2
ln

2mec
2β2γ2Tmax

I2
− β2 − δ

2

)
(2.1)

ここで、zeは入射粒子の電荷量、K/A = 4πNAreme、c2/A = 0.307[Mev/(g/cm2)]、Tmax は
1回の衝突で自由電子に与えることができる最大の運動エネルギー、I は平均励起エネルギー、δ

は電離損失に対する密度効果の補正である。−dE/dxの単位は [Mev/(g/cm2)]であり、この式よ
り、物質中でのエネルギー損失量は (粒子の通過する物質の密度)×(通過距離)に比例することが
分かる。
図 2.13に SDにミューオンが垂直に入射した場合のエネルギー損失をGEANT4を用いて計算

した結果を示す [21]。これをランダウ分布で近似した場合のピーク値と標準偏差はそれぞれ、上
層で 2.00 MeV、σ = 0.10 MeV、下層で 2.01 MeV、σ = 0.10 MeVとなった [21]。以降では 1粒
子=2.0 MeVという値を用いる。

2.3.9 PMTの線形性測定
SDの PMTの線形性は以下の 2種類の方法で測定されている。

LEDによる線形性測定

現在設置されている SDは、SD内に内蔵されている 4個の LEDを用いて検出器のサイトへの
設置前に PMTの線形性が測定されている [23]。
測定では各層のシンチレータに 2個ずつ内蔵されている LEDを 1個ずつ発光させた場合と、同
時に発光させた場合を比較した。LED1と LED2の発光量を x1、x2、LEDの発光に対する PMT

出力を F (x)とすると、低い光量の場合、

F (x1 + x2) = F (x1) + F (x2) (2.2)

となる。しかし、光量が大きいと PMTの線形性が崩れ、

F (x1 + x2) < F (x1) + F (x2) (2.3)

となる。図 2.14にこの関係をプロットしたものを示す [24]。
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図 2.13: µ−を垂直に SDに入射した場合のエネルギー損失分布。E = 1 GeV、黒色が上層、赤色
が下層である [21]。
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図 2.14: F (x1 + x2)と F (x1) + F (x2)の関係を示した図 [24]。
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FADCピーク値による線形性測定

SDの長期間の稼働における線形性を確認するために、FADCピーク値のヒストグラムを使用し
て線形性をモニターしている。全ての SDの PMTのゲインは、1 MIPピークがほぼ同じ FADC

カウントになるように調整されている。したがって、各検出器の FADCピーク値のヒストグラム
の違いは、各検出器の PMTの線形性の違いを表す。
図 2.15に、LEDから得られたPMTの線形性と、FADCピーク値を用いて推定されたPMT線
形性の比較の例を示す。両者は良好な一致を示し、FADCピーク値のヒストグラムが線形性の時
間変動を監視するために使用できることが確認された [25]。LEDによる測定とMIPによる測定
によって得られた各 SDの上下層の非線形性が 5%を超える FADC値が記録されており、波形の
中にこれらの FADC値より大きい FADC値のビンがある場合、その波形はサチュレーションして
いると判定される。

図 2.15: 上図は PMT応答の非線形性を示す。赤は FADCピーク値を用いて推定された PMTの
非線形性、緑は LEDによって得られた非線形性である。下図はFADCピーク値のスペクトルであ
る。赤はデータ、緑は解析で得られた値である。左が上層、右が下層のデータを示している [25]。
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第3章 空気シャワーシミュレーション

SDによる宇宙線観測では、各 SDで検出された空気シャワーの粒子数および時間差から、空気
シャワーのジオメトリ (空気シャワーの中心と到来方向)と 1次宇宙線のエネルギーを決定する。
よって、入射シャワー粒子に対する SDの応答を常にモニターし詳しく調べ、理解しておく必要
がある。しかし、入射シャワー粒子に対する SDの詳細な応答を完全に実験的に知ることは困難
なので、モンテカルロシミュレーションを用いて、空気シャワーをシミュレーションする。
今回、空気シャワーシミュレーションにはCORSIKA(ver 7.3500)[26]を使用した。ハドロン相
互作用のモデルは TA実験においては高エネルギー領域でQGSJETII-03[27]、低エネルギー側で
は FLUKA2011.2b[28]を、TALE実験においては高エネルギー領域でQGSJETII-04[27]、低エネ
ルギー側ではFLUKA2011.2b[28]を使用した。電磁成分のシミュレーションについてはEGS4[29]

を使用した。また、SDの検出器応答についてはGEANT4[30]を使用した。

3.1 CORSIKAシミュレーション
CORSIKAは様々な種類の宇宙線により発生する 2次粒子の振る舞いを計算できる空気シャワー
シミュレーションプログラムである [26]。プログラムはFORTRANで書かれ、原子核、ハドロン、
ミューオン、電子、光子の大気中での相互作用と崩壊をシミュレーションできる。

3.1.1 シニング (thinning)

TA実験よりも低いエネルギーを対象としている TALE実験でも宇宙線のエネルギーは 1016.5

eVを超えていて、エネルギーが増えるに従って生成される 2次粒子数も大きくなる。1つの 1018

eVの 1次陽子によって生じる空気シャワーの 2次粒子を全て計算すると、3GFLOPSの CPUを
用いて 80日程度かかってしまう [31]。そこで、一般的にこのエネルギー領域の空気シャワーのシ
ミュレーションでは、図 3.1右に示すように、シニングと呼ばれる手法が使われる [32, 33]。この
手法は、大量の 2次粒子が生成されるときにその生成数を少なくする代わりに、生成された粒子
に生成されなかった粒子数に相当する重みを持たせるというものである。
しかし、この手法は粒子数や粒子の到来時刻に大きな揺らぎを生み出し、シニングしていない

シャワーとは異なる数密度を与える。この問題を図示したのが図 3.1左である。実線で表された
粒子が入射した検出器のみが粒子を検出しこの検出器では粒子数が大きくなる一方で、点線で表
されるシニングによって破棄された粒子の射線上にある検出器からは粒子が検出されないという
問題が生じる。

3.1.2 デシニング (dethinning)

シニング情報を持った粒子から地表での粒子情報を復元する方法をデシニングと呼ぶ。この節
では TALE実験のモンテカルロシュミレーションでも使われている TA-SD用に開発されたデシ
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図 3.1: (左)シニングによって発生する問題。点線は実際のシャワーでは存在するが、シニングに
よって破棄されてしまう粒子。(右)デシニングのアルゴリズム [34]。

ニング手法について述べる [34]。はじめに、デシニングによって復元可能な情報と、CPUの処理
速度の兼ね合いから、2次粒子をどれだけシニングするか (シニングレベル)を決定する。本研究
では、シニングレベルとして 10−6に設定されている [34]。重みwを持つ粒子の軌道上に、任意の
点を基準にしたガウス分布に従う広がりを持たせる。このガウス分布に従って w − 1の粒子を復
元させて射出する。ここで復元された粒子のエネルギーは、元の粒子のエネルギー周りのガウス
関数に従う様に正規乱数を使って計算する。また、それぞれの粒子の速度は真空中の光速とする。
ここで、粒子の軌道に持たせるガウス分布の幅によって、復元された粒子の持つエネルギー分布、
粒子に広がりを持たせる点と地上からの距離の最大値、が決まるが、このガウス分布の幅はシニ
ングレベルに合わせて決定されている [34]。
図 3.2左にシニングされたシャワーとシニングされていないシャワーの粒子数の横方向分布の

比較を、図 3.2右にデシニングシャワーとシニングしていないシャワーの粒子数の横方向分布の
比較を示す。ここで、1次粒子は 1019 eVの陽子でシャワーの天頂角は 45 ◦である。この図より、
デシニングによって粒子数の横方向分布が平均、二乗平均平方根 (Root Mean Square、RMS)と
もに良く再現されていることが分かる。

3.2 GEANT4シミュレーション
GEANT4は様々な素粒子の物質中での反応や振る舞いをシミュレートすることのできるソフト
ウェアである [30]。シミュレーションはC++で記述されており、物理プロセスや検出器のジオメ
トリ、データ生成やその保存、シミュレーションの視覚化などの多くのツールキットで構成され
る。そのため、本研究では検出器の素材や形状を自由に設定することができ、各ユーザーの目的
に沿ったシミュレーションが可能である。CORSIKAによって生成された空気シャワー粒子の検
出器中でのエネルギー損失の計算はGEANT4によってシミュレーションされている。この節では
TALE実験のモンテカルロシミュレーションでも使われているTA-SD用に開発されたGEANT4
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図 3.2: 1019 eV、天頂角 45◦の陽子による空気シャワーのTA-SD内での粒子数の横方向分布。(左)

シニングレベル 10−6のシャワーとシニングしていないシャワーの比較、(右)デシニングシャワー
とシニングしていないシャワーの比較。[35]。

シミュレーションについて述べる。
図 3.3にシミュレーションで設定した SDの形状と、SDのステンレスボックス内の構成要素を
見やすく配置したものを示す [21]。各構成要素は以下のように色で種類分けしている。

• 紫色:屋根 (鉄、1.4 mm)、屋根の指示具 (鉄)。

• 灰色:ステンレスボックスの上蓋 (1.5 mm)と下蓋 (1.2 mm)、上下層を分離する用のステン
レス板 (1.0 mm)。

• 黒色:ブラックシート (0.8 mm)。

• 赤色:タイベックシート 4層 (各層 0.4 mm)。

• 青色:プラスチックシンチレータ 2層 (各層は厚さ 12 mm、1500 mm × 2000 mm)で、1層
は 8枚の部分シンチレータ (厚さ 12 mm、1500 mm × 250 mmを組み合わせて構成されて
いる)。

• 水色:発泡スチロール (5.0 mm)。

実際の SDでは、ブラックシートは 0.2 mmのものを 4枚重ねたもの、タイベックシートは 0.2

mmのものを 2枚重ねたものを使用しているが、シミュレーションではこれらを 1層として扱っ
ている。
さまざまな粒子種、エネルギー、天頂角の粒子を SDに入射することで、シンチレータの上下層
でのエネルギー損失を計算できる。しかし、空気シャワーごとにGEANT4シミュレーションを毎
回行なうと膨大な時間がかかるので、荷電粒子と SDでのエネルギー損失の関係をルックアップ
テーブルとして事前に計算しておき、このテーブルを個々の入射粒子について使用した。GEANT4

シミュレーションプログラム内に SDを記述するセットアップの概略図を図 3.4に示す [35]。ここ
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で地面の密度は 2.0 g/cm3、厚みは 2.3 mとしている。以下に天頂角を固定した入射粒子とその 2

次粒子のエネルギー損失を計算する手順を示す。

1. SDを中心とする 6 m×6 mの範囲にランダムに粒子の到来点を決定する。

2. 入射した粒子に対しランダムな方位角を与える。

3. 入射粒子と SDの各構成要素、周りの物質との間で起こる相互作用をシミュレートし、上下
層のシンチレータでのエネルギー損失を記録する。

4. これらの作業を 1.2×106回おこなう。

ここで粒子の到来範囲を SDの面積 (1.5 m×2 m)よりも 12倍大きい 6 m×6 mとしたのは、検
出器の縁での粒子の相互作用や、SD付近の地表に落ちた粒子により生成される 2次粒子の影響を
考慮するためである。

図 3.3: (左)シミュレーションプログラム内に記述した SDの形状、(右)SDのステンレスボックス
部分の構成 [21]。

このシミュレーションによって得られたエネルギー損失の 2次元ヒストグラムの例を図 3.5に示す
[35]。横軸は上層でのエネルギー損失、縦軸は下層でのエネルギー損失を表す。図 3.5(a)は 1 GeVの
ミューオンが天頂角0 ◦で入射したときのヒストグラムで、上下層ともにおよそ2 MeV(log10E ∼0.3)

のところにピークがある。図 3.5(b)は 1 GeVのミューオンが天頂角 60 ◦で入射したときのヒスト
グラムで、およそ 4 MeVのところにピークがある。これは天頂角 60 ◦で入射した荷電粒子は、天
頂角 0 ◦で入射した荷電粒子に比べて、2倍の物質量を通過するためである。また、片方の層のエ
ネルギー損失が 4 MeVであり、もう一方の層のエネルギー損失が幅をもっているのは、粒子が片
方の層を通過し、もう一方の層をかすめる、あるいは全く通過しないケースが存在するためであ
る。図 3.5(c)は 1 GeVのガンマ線が天頂角 0 ◦で入射したときのヒストグラムで、上下層でおよ
そ 4 MeVのところにピークがある。エネルギー損失がミューオンに比べて 2倍になるのは、SD

の屋根や内部で対生成を起こすためである。上層のエネルギー損失が幅を持っているのは、上層
で対生成された電子および陽電子が下層を通過するケースによるものである。図 3.5(d)は 1 GeV
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図 3.4: SDの応答をGEANT4を用いて計算する際に、シミュレーションプログラム内に SDを記
述するセットアップの概念図。ある種類、ある天頂角 θ、あるエネルギーを与えた粒子を 6m× 6m

の範囲でランダムに降らせて、方位角 ϕもランダムに与える。矢印は入射粒子のジオメトリ例を
表す [35]。

45



のガンマ線が天頂角 60 ◦で入射したときのヒストグラムである。図 3.5(c)と図 3.5(d)の上下層と
もに 0.3 MeV以下の領域 (左下)で頻度が上昇しているのは、検出器の縁 での相互作用や、SD 付
近の地表に落ちたガンマ線により生成された 2次粒子の影響である。

図 3.5: SD内でのエネルギー損失の 2次元ヒストグラムの例 [35]。横軸は上層でのエネルギー損
失、縦軸は下層でのエネルギー損失を表し、色は頻度を示す。(a)エネルギー 1 GeV、天頂角 0 ◦

の µ+が入射した場合、(b)エネルギー 1 GeV、天頂角 60 ◦の µ+が入射した場合、(c)はエネル
ギー 1 GeV、天頂角 0 ◦の γ 線が入射した場合、(d)はエネルギー 1 GeV、天頂角 60 ◦の γ 線が
入射した場合を示す
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第4章 イベント再構成と決定精度

4.1 イベント再構成
4.1.1 TA-SDイベント再構成
各 SDは、空気シャワー中の荷電粒子の数とその到来時刻を記録している。それらの各 SDの記
録情報をもとに行う再構成方法について記述する。図 4.1にシャワーコアが地表へ時間 T0に到来
したときの空気シャワーの模式図を示す。n(θ, ϕ)はシャワー軸の方向ベクトル、Rはコア位置の
位置ベクトル、τ はシャワーの曲率によるシャワー平面からの到来時刻の遅れ、l(θ, ϕ)は T0時点
でのシャワー平面と i番目の SDとの距離、s(Ri)は i番目の SDのシャワー軸からの距離を示す。
ρi、ti、Riはそれぞれ i番目の SDの粒子数密度 (単位は粒子数/m2)、空気シャワーの到来時刻、
位置ベクトルを示す。また、ここでは ti = T0 + l/c+ τ(cは真空中の光速)が成り立つ。

図 4.1: シャワーコアが地表へ時間 T0に到来したときの空気シャワーの模式図 [35]。

シャワー面の曲率による粒子のシャワー平面からの到来時刻の遅れの関数 τ [12][38]、およびそ
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の標準偏差 στ には以下の式を用いた [35]。

τ = (8× 10−10)a(θ)

(
1.0 +

s

30[m]

)1.5

ρ−0.5[s] (4.1)

στ = (7× 10−10)a(θ)

(
1.0 +

s

30[m]

)1.5

ρ−0.3[s] (4.2)

a(θ) =


3.3836－ 0.01848θ θ < 25◦

c3θ
3 + c2θ

2 + c1θ + c0 25◦ ≤ θ ≤ 35◦

exp (−3.2× 10−2θ + 2.0) θ > 35◦

c0 = −7.76168× 10−2, c1 = 2.99113× 10−1,

c2 = −8.79358× 10−3, c3 = 6.51127× 10−5

これらの式を用いて、以下の χ2
Gを最小にするパラメータを求める。ここで、パラメータはシャ

ワーコアの地表への到来時間 T0、天頂角 θ、東を 0◦として反時計回りを正とした方位角 ϕ、コア
位置Rx、 Ryの 5つで、RCOGは全 SDで検出されたシャワー粒子数分布の重心である。なおRz

は CLFの標高 (1370 m)に固定して計算した。

χ2
G =

n∑
i=0

(ti − tFITi )2

σ2
ti

+
(R−RCOG)

2

σ2
RCOG

(4.3)

tFIT = T0 +
l

c
+ τ (4.4)

σti =
√
σ2
e + σ2

τ (4.5)

(RCOG)k =

∑n
i=0(Ri)k

√
ρi∑n

i=0

√
ρi

(k = x, y) (4.6)

ここで、σRCOG
=170 m[35]、σeは SDの時間分解能で 20 nsである [36]。こうして求まった χ2

G

を最小にする各パラメータを、空気シャワーのシャワーコアの地表への到来時間 T0、天頂角 θ、方
位角 ϕ、コア位置 (Rx, Ry)とする。
次に、各検出器から得られた粒子数密度を、横方向分布関数 (Lateral Distribution Function、

LDF)でフィットすることでコア位置を求める。LDFの関数としてAGASA実験で得られた経験
式 [37]を用いる。

ρFIT(s) = A

(
s

91.6[m]

)−1.2(
1 +

s

91.6[m]

)−(η(θ))−1.2
(
1 +

[
s

1000[m]

]2)−0.6

[/m2] (4.7)

η(θ) = 3.97− 1.79(sec θ − 1)

ここで sはシャワー軸までの距離、θは天頂角、Aは規格化定数である。その粒子数密度の不確
かさは、TA-SD用に最適化 [35]されていて、

σρ =
√

0.56ρFIT + 6.3× 10−3(ρFIT)2 (4.8)

この LDFを用いて以下の χ2
LDFを最小にするパラメータを求める [35]。ここで、パラメータは

コア位置Rx、Ryと規格化定数Aである。

χ2
LDF =

n∑
i=0

(ρi − ρFIT(si))
2

σ2
ρi

+
(R−RCOG)

2

σ2
RCOG

(4.9)
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χ2
Gと χ2

LDFが最小になるパラメータを求め、そのときの天頂角 θ、規格化定数 Aから (4.7)式
を使って、シャワーコアから距離 800mでの粒子数密度である S800を求める。S800は、1次宇宙
線のエネルギー推定に使われる。今回消したデータ解析プログラムには、S800と天頂角 θの sec θ

から 1次エネルギーを求めるためのテーブル (図 4.2)が用意されている (モンテカルロシミュレー
ションのよって作られた [35])。そのテーブルを用いて、1次宇宙線のエネルギーを求めた。

図 4.2: モンテカルロシミュレーションから得た sec θと S800の関係を表したテーブル [35]。それ
ぞれの図の色の違いは、1次宇宙線のエネルギーの違いを表している。

4.1.2 TALE-SDイベント再構成
TALE-SDの再構成も TA-SDと再構成までの流れは同じで、ほぼ同じ式を使っているが、χ2

G

と χ2
LDFの式が一部違っている。TALE-SDの再構成で使った式は以下のとおり。

χ2
G =

n∑
i=0

(ti − tFITi )2

σ2
ti

(4.10)

σti =
2

3
στ + 10−18 (4.11)

χ2
LDF =

n∑
i=0

(ρi − ρFIT(si))
2

σ2
ρi

(4.12)

σρi =
√

σ2
MIP + ρi(1 + 0.0049 + 0.01) (4.13)

(4.11)式のστ には、(4.2)式を用いた。また、(4.12)式の ρFIT(si)は、(4.7)式を用いた。TALE-SD

でも TA-SDと同様に χ2
Gと χ2

LDFが最小になるパラメータを求め、そのときの天頂角 θ、規格化
定数 Aから (4.7)式を使って、シャワーコアから距離 600mでの粒子密度である S600を求める。
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TA-SDでは S800が、1次宇宙線のエネルギー推定に使われる様に、TALE-SDでは、S600が 1

次宇宙線のエネルギー推定に使われる。モンテカルロシミュレーションを使って、各 1次宇宙線
のエネルギーに対して粒子数密度および天頂角からの sec θを使って構成されるテーブルを用意
する。そのテーブルを用いて、1次宇宙線のエネルギーの再構成を行う。TA-SD用に作成された
テーブルを図 4.3に示す。

図 4.3: モンテカルロシミュレーションから得た sec θと S600の関係を表したテーブル [39]。それ
ぞれの図の色の違いは、1次宇宙線のエネルギーの違いを表している。

4.2 角度分解能
4.2.1 TA-SDの角度分解能
角度分解能は、再構成された到来方向とシミュレーションで設定した真の到来方向の開き角

(Opening Angle)を使って評価していて、開き角は以下の式で計算される。

δ = cos−1(nsim · nrec) (4.14)

n̂(θ, ϕ) =< − sin(θ) cos(θ),− sin(θ) sin(ϕ),− cos(θ) > (4.15)

図 4.4にモンテカルロシミュレーションから得られた、3つのエネルギー領域の TA-SDの分解
能を示す。横軸に開き角 δをとった累積度数図 (cumulative histgram)で、縦軸の 100%が再構成
した全イベントにあたる。68%の信頼区間での角度分解能を表 4.1に示す。
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図 4.4: TA-SDの角度分解能。エネルギー領域を 3つに分けていて、(a)1018.00 eVから 1018.50 eV

まで、(b)1018.50 eVから 1019.00 eVまで、(c)1019.00 eV以上のエネルギー領域を示す。横軸に開
き角 δをとった累積度数図 (cumulative histgram)で、縦軸の 100%が再構成した全イベントにあ
たる。点線が縦軸 68%のときの開き角を表す [35]。

エネルギー領域 [eV] 角度分解能 [◦]

1018.00 eV ∼ 1018.50 eV 2.4

1018.50 eV ∼ 1019.00 eV 2.1

1019.00 eV ∼ 1.4

表 4.1: TA-SDにおけるエネルギー領域ごとの角度分解能を示す。

4.2.2 TALE-SDの角度分解能
TALE-SDの角度分解能も TA-SDと同様に開き角を使って評価している。図 4.5にモンテカル
ロシミュレーションから得られた、3 つのエネルギー領域の TALE-SDの分解能を示す。横軸に
開き角 δをとった累積度数図 (cumulative histgram)で、縦軸の 100%が再構成した全イベントに
あたる。点線が縦軸 68%のときの開き角を表す。68%の信頼区間での角度分解能を表 4.2に示す。

エネルギー領域 [eV] 角度分解能 [◦]

1017.00 eV ∼ 1017.50 eV 2.2

1017.50 eV ∼ 1018.00 eV 1.7

1018.00 eV ∼ 1018.50 eV 1.5

表 4.2: TALE-SDにおけるエネルギー領域ごとの角度分解能を示す。
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図 4.5: TALE-SDの角度分解能。エネルギー領域を 3つに分けていて、(a)1017.00eVから 1017.50eV

まで、(b)1017.50eVから 1018.00eVまで、(c)1018.00eVから 1018.50eVまでのエネルギー領域を示
す。横軸に開き角 δをとった累積度数図 (cumulative histgram)で、縦軸の 100%が再構成した全
イベントにあたる。点線が縦軸 68%のときの開き角を表す [39]。

4.3 エネルギー分解能
4.3.1 TA-SDのエネルギー分解能
再構成によって求められたエネルギーをEREC、シミュレーションで設定した真のエネルギーを

EGENと定義して、ln(EREC/EGEN)のヒストグラムを書く。そのときのRMS(root mean square)

を σln Eとする。エネルギー分解能 σEは σln Eを使って下記の式で表す。

σE = exp(σln E)− 1 (4.16)

図 4.6に 3つのエネルギー領域の TA-SDでのエネルギー分解能を示す。横軸に ln(EREC/EGEN)

をとったヒストグラムで、そのときのRMSである σln Eを使って、式 4.16から求めたエネルギー
分解能 σEを表 4.3に示す。

エネルギー領域 [eV] エネルギー分解能 [%]

1018.00 eV ∼ 1018.50 eV 36

1018.50 eV ∼ 1019.00 eV 29

1019.00 eV ∼ 19

表 4.3: TA-SDにおけるエネルギー領域ごとのエネルギー分解能を示す。

4.3.2 TALE-SDのエネルギー分解能
TALE-SDエネルギー分解能は、TA-SDとは違い (EREC−EGEN)/EGENのヒストグラムをガウ
ス関数でフィットした結果得られる σEをエネルギー分解能とした。図 4.7に 3つのエネルギー領
域のTA SDでのエネルギー分解能を示す。横軸に (EREC −EGEN)/EGENをとったヒストグラム
である。この分布のガウス関数でフィットした結果得られたエネルギー分解能 σEを表 4.4に示す。
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図 4.6: TA-SDのエネルギー分解能。エネルギー領域を 3つに分けていて、(a)1018.00 eV から
1018.50 eVまで、(b)1018.50 eVから 1019.00 eVまで、(c)1019.00 eV以上のエネルギー領域を示す。
各分布は横軸が ln(EREC/EGEN)のヒストグラムを示す [35]。

図 4.7: TALE-SDのエネルギー分解能。エネルギー領域を 3つに分けていて、(a)1017.00 eVから
1017.50 eVまで、(b)1017.50 eVから 1018.00 eVまで、(c)1018.00 eVから 1018.50 eVまでのエネル
ギー領域を示す。各分布は横軸が (EREC − EGEN)/EGENのヒストグラムを示す [39]。
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エネルギー領域 [eV] エネルギー分解能 [%]

1017.00 eV ∼ 1017.50 eV 22

1017.50 eV ∼ 1018.00 eV 20

1018.00 eV ∼ 1018.50 eV 20

表 4.4: TALE-SDにおけるエネルギー領域ごとのエネルギー分解能を示す。

4.4 エネルギー補正
4.4.1 TA-SDのエネルギー補正
TA-SDで得られたエネルギー値は、TA-FDから得られたエネルギー値とは、ずれている。そ
のため SDのエネルギーを FDのエネルギーに合わせるために補正する必要がある。FDが算出す
るエネルギーと一致させるには SDのエネルギーに 0.787をかける必要がある。これは、図 4.2よ
り得られるエネルギーを実データに適用すると、平均で 27%FDで算出したエネルギーよりも大
きくなると予想される。

ETA−SD = 1.27× ETA−FD (4.17)

図 4.8(a)は、同一のイベントのTA-FDと 1.27で割った後のTA-SDのエネルギーをプロットした
ものである。このプロットから、Y=Xの線を中心にした対称性から両イベントのエネルギーが平
均的によく一致していることがわかる。また、図 4.8(b)にエネルギー比のヒストグラムを示す。こ
れが平均的なエネルギーの一致を示している。このヒストグラムの広がり (RMS)は 35%である。

4.4.2 TALE-SDのエネルギー補正
TA-SDと同様に、TALE-SDでもTALE-SDで得られたエネルギー値とTALE-FDから得られ
たエネルギーは、ずれている。TALEでは、FDが算出するエネルギーと一致させるには SDのエ
ネルギーに 0.93をかける必要がある。これは、図 4.3より得られるエネルギーを実データに適用
すると、平均で 8%FDで算出したエネルギーよりも大きくなると予想される。

ETALE−SD = 1.08× ETALE−FD (4.18)

図 4.9(a)は、同一のイベントのTALE-FDと 1.08で割った後のTALE-SDのエネルギーをプロッ
トしたものである。このプロットから、Y=Xの線を中心にした対称性から両イベントのエネル
ギーが平均的によく一致していることがわかる。また、図 4.9(b)にエネルギー比のヒストグラム
を示す。これが平均的なエネルギーの一致を示している。このヒストグラムの広がり (RMS)は
26%である。

4.5 トリガー効率
4.5.1 TA-SDのトリガー効率
エネルギーが異なると空気シャワーをトリガーする確率が変化する。その割合を表すパラメー

ターをトリガー効率と呼ぶ。具体的には、Ntrigger/Nthrownで効率を計算する。Ntriggerは、SDの
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図 4.8: TA-SDと TA-FDのエネルギーの比較プロット。TA-SDのエネルギーは 1.27で割った後
のエネルギーがプロットされている。(a)ESD-EFDの散布図。赤の線は、ESD=EFDの場合を示し
ている。(b)ESDとEFDの比に自然対数をとった時のヒストグラム。破線はガウス分布でフィット
した時の結果を示す [35]。

図 4.9: TALE-SDとTALE-FDのエネルギーの比較プロット。TALE-SDのエネルギーは 1.08で
割った後のエネルギーがプロットされている。(a)ESD-EFDの散布図。赤の線は、ESD=EFDの場
合を示している。(b)ESDと EFDの比に自然対数をとった時のヒストグラム。破線はガウス分布
でフィットした時の結果を示す [39]。
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面積内に降らせたイベントのうちトリガーされたイベント数、Nthrownは、SDの面積内に降らせ
たイベント数を示している。図 4.10に 1次宇宙線を陽子としたときの TA-SDのトリガー効率を
示す。トリガー効率の集計には CORSIKAによる空気シャワーシミュレーションとGEANT4の
検出器応答シミュレーションを用いている。1019 eV以上のときにトリガー効率は 97%に達して
いるが、1018.5 eV以下から急激にトリガー効率が低くなっている。

図 4.10: 1次宇宙線を陽子としたときの TA-SDのトリガー効率。1019 eV以上のときにトリガー
効率は 97%に達しているが、1018.5 eV以下から急激にトリガー効率が低くなっている [24]。

4.5.2 TALE-SDのトリガー効率
TA-SDと同様に、TALE-SDでもトリガー効率の集計には CORSIKAによる空気シャワーシ
ミュレーションとGEANT4の検出器応答シミュレーションを用いている。図 4.11に 1次宇宙線を
陽子としたときの TALE-SDのトリガー効率を示す。現在の TALE-SDのトリガー条件は、any4

であるため、青点がトリガー効率の分布になる。1018 eV以上のところではトリガー効率は高い。
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図 4.11: 1次宇宙線を陽子としたときのTALE-SDのトリガー効率。水色の線はトリガー効率 10%

を、黄緑の線はトリガー効率 50%を、ピンクの線はトリガー効率 90%を示している。[40]。
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第5章 宇宙線の異方性解析

5.1 天球座標
天球の座標を表すには、あらかじめ適当な座標系を決め、それに従って位置を示している。天
体は空間に位置しているため、例えば 3次元の直交座標 (x,y,z)を使って位置を示すことも原理的
には可能である。しかし、天空が球面を内側から見たように感じられることも考えると、天体の
位置が近くても遠くても球面上に投影した形で示す球面座標をとるのが都合が良い。実際、天文
学でもっとも使われる座標系は、球面座標である。ここでは天文学でよく使われる座標系を紹介
する。

5.1.1 地平座標
図 5.1に示すように観測者のいる地点をOをとし、Oを中心とした天球を考える。Oの鉛直真
上の点を Zとする。Zは天頂と呼ばれる点である。その天頂方向からの傾き角 z と、鉛直線 OZ

と直交している水平面でのある基準方向からの角度Aという 2つの角度を使って方向を指定する
のが地平座標である。zを天頂角、Aを方位角と呼ぶ。また hは高度と呼ばれる角度で、天頂角 z

と z=90 ◦ - hの関係がある。

図 5.1: 地平座標。図の zを天頂角、Aを方位角と呼ぶ。また hは高度と呼ばれる角度で、天頂角
zと z=90 ◦ - hの関係がある [41]。

58



5.1.2 赤道座標
地平座標は直感的に分かりやすい座標であるが、ある恒星の方向を表そうとすると地球の自転
の影響で時刻ごとにある恒星の位置は変わってしまう。恒星の位置がいつでも同じ方向であるよ
うに表す座標としてよく使われるのが赤道座標系である。赤道座標では、基準として観測者では
なく地球の地軸と赤道面を採用している。地球をとりまく非常に大きな球面として天球を考える。
地球の中心は、天球の中心と一致しているものとする。地球の自転軸の北側の延長が天球と交わっ
たところを天の北極、南への延長が天球と交わったところを天の南極という。この自転軸と直交
する地球の赤道を通る平面と天球との交線を天の赤道と呼ぶ。この天の赤道をもとにして図 5.2の
上図のように天球上の赤緯を決めることができる。天の赤道が赤緯 0 ◦であり、そこから北に向け
て+90 ◦まで、南に向けて-90 ◦まで目盛りが刻める。次に赤道面内の経度に相当する角度のこと
を赤経と呼ぶ。赤経は春分点を基準として赤道面を西から東の向きに測る。この春分点というの
は、地球の公転面が黄道と呼ばれていて、黄道に対して地軸は 23.4 ◦傾いているため、天の赤道
と黄道は 2点で交わる。そのうち天の赤道の南側から北側へと通過する方の交点を春分点、もう
一方を秋分点と呼ぶ。これより、図 5.2の下図のように春分点での赤経を 0 ◦として 360 ◦までの
角度で表すことができる。また赤経は 360 ◦=24 hとして時分秒で表されることも多い。慣習的に
赤緯は δで赤経は αで表される。

図 5.2: 赤道座標の決め方。(上)赤緯を表す図で天の赤道を基準として北側に+90 ◦ まで、南側
に-90 ◦まで目盛りを刻む。(下)赤経を表す図で春分点を基準として 360 ◦までの角度を表す。
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5.1.3 地平座標から赤道座標への変換
観測者のいる地点の緯度を φとし、天球上に地平座標と赤道座標の両方を重ねて書くと図 5.3

に示したようになる。ここである天体についての地平座標での方向から赤道座標への変換は以下
の式で変換できる。

cos δ sinH = sinh sinA (5.1)

cos δ cosH = sinh cosφ+ cosh sinφ cosA (5.2)

sin δ = sinh sinφ− cosh cosφ cosA (5.3)

α = Θ+ λ−H (5.4)

ここで、αは赤経、δは赤緯、Hは時角、Θはグリニッジ恒星時、hは高度、Aは方位角、λ は
経度、φは緯度を表している。時角というのは、ある経度にいる観測者から見て、天体が赤道面内
で西向きに何度離れているかを表す角度である。グリニッジ恒星時は時刻と関係のある値である。
恒星時については後の節で記述する。変換式からわかるように、観測した天体の地平座標、観測
地点の経緯度、観測時刻が分かれば地平座標から赤道座標への変換ができる。

図 5.3: 地平座標と赤道座標の関係 [41]。

5.1.4 恒星時
恒星時とは春分点の時角として定義されるものである。本初子午線から見た春分点までの時角
のことをグリニッジ恒星時という。また、観測者の子午線から春分点までの時角のことを地方恒
星時という。この様に恒星時は、天体の方向とは関係なく時刻で決まる量であり、観測時間が一様
なとき、この分布は一様な分布になる。恒星時は世界時を使って次の式を使って変換できる。(世
界時での年を Y、月をM、日をD、時間を h、分をm、秒を sで表す。ただし、1月と 2月はそ
れぞれ前年の 13月、14月として代入する。また、[ ]は整数部分を取り出す。)

JD = [365.25Y ]+

[
Y

400

]
−
[
Y

100

]
+[30.59(M −2)]+D+1721088.5+

h

24
+

m

1440
+

s

86400
(5.5)
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MJD = JD − 2400000.5 (5.6)

θG = 24h ×
(
0.67239 +

T

365.2422
× (MJD − 40000.0)

)
(5.7)((

0.67239 +
T

365.2422
× (MJD − 40000.0)

)
の値から小数点以下のみを使う

)
θ = θG − λ (5.8)

ここで、JDはユリウス日と呼ばれ、世界時で西暦-4713年 11月 24日の正午を 0日目とし、日の
単位で数えた日数である。MJDは修正ユリウス日と呼ばれ、世界時で西暦 1858年 11月 17日の 0

時を 0日目とし、日の単位で数えた日数である。(5.7)式で、T=366.2422のとき、θGはグリニッ
ジ恒星時、θは地方恒星時である。T=364.2422のとき、θは反恒星時である。恒星時分布に異方
性があった場合、それは太陽時恒星時 (1日の間の気温の変化などに起因)と、季節による年変化
の組み合わせによる偽の恒星時異方性の可能性がある。そのときに、もしそれが偽の恒星時異方
性であるならば、同じ振幅で反恒星時にも異方性が出る。この様に反恒星時は、恒星時分布の異
方性が偽の恒星時異方性かどうか調べるために用いる。

5.2 赤経分布異方性
5.2.1 dipole構造
dipole構造とは、cosまたは sin型で表せる構造のことである。図 5.4の上図に宇宙線が等方的

に到来したときと dipole構造で到来したときのイメージを示す。矢印が宇宙線を示していて、矢
印が太いほど宇宙線の量が多いことを示している。この構造は、ある方向が最大強度のとき、そ
こから反対方向に向かって強度は減少していき、ちょうど最大強度と逆方向で最小強度となるよ
うな構造である。この構造を使って図 5.4 の下図のように宇宙線の赤経分布に対してフィットを行
う。その時のフィット関数は以下である。

I = 1 + rα cos(α− ϕα) (5.9)

この式のαは赤経を表していて、rαと ϕαはそれぞれ振幅と位相という。ここでの位相は分布の最
大値の赤経方向を示していて、振幅は位相の方向にどれくらいの異方性があるかを示す値である。
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図 5.4: (上)宇宙線が等方的に到来したときと dipole構造で到来したときのイメージ。青いのが
地球で自転軸が紙面に垂直方向に通っている。矢印が宇宙線を示していて、矢印が太いほど宇宙
線の量が多いことを示している。等方的な場合は、どの方向からも同じ量の宇宙線が来ていて赤
経分布は一定になる。dipole構造の場合は、ある方向からの宇宙線の量が多く、それが逆方向に
向かうにつれ量が少なくなっていき、真逆の方で量が最小になる。そのとき赤経分布は、cos型に
なる。(下)赤経分布の dipole構造の例 [17]。図の青い両矢印が振幅、青い線が位相を示している。

5.2.2 モンテカルロシミュレーションを用いたNexp

一般に宇宙線の異方性解析では、モンテカルロシミュレーションを使うことは少なく、赤経分
布の縦軸は図 5.4の様に相対強度、すなわちNobs/定数、で表されることが多い。本研究ではモン
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テカルロシミュレーションを用いて赤経分布の強度を残留強度と定義した下記の式で表す。

残留強度 =
Nobs −Nexp

Nexp
(5.10)

ここでのNobsはデータのイベント数、Nexpは宇宙線が等方的に到来すると仮定したモンテカル
ロシミュレーションで求めたイベント数の期待値を表す。この様に残留強度で表す理由は、一部
の地表検出器が故障などで停止していた期間は、検出効率が下がり、結果としてある方向での宇
宙線の検出数が少なくなり、図 5.5 の上図のように実データで本来であればあるはずのない異方
性が見えてしまう可能性がある。そのため、ひとつひとつの検出器の状態を考慮して等方的に宇
宙線を降らせてモンテカルロシミュレーションを行う。それにより、図 5.5 の上図で見えていた
異方性が検出器の状態によるものであれば、下図のようにモンテカルロシミュレーションでも同
じところに異方性が見えるはずである。実データの赤経分布からモンテカルロの赤経分布を差し
引くことで検出効率の変化による見かけの異方性を取り除いた赤経分布にできる。

図 5.5: (上)実データの赤経分布、(下)個々の検出器の状態を考慮してモンテカルロシミュレー
ションの赤経分布。実データの分布で個々の検出器の状態により、上図の様な本来あるはずのな
い異方性が見えてしまった場合、モンテカルロシミュレーションでも下図の様に同じところに異
方性が見えるはずである。

5.2.3 イベントセット
ここでは、宇宙線の赤経分布異方性の解析に使ったTA-SDとTALE-SDのイベントセットにつ
いて記述する。
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TA-SDイベントセット

TA-SDでは、4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域で 2008年 5月 11日から 2019年 5月 11

日までの 11年間のイベントを用意した。そのTA-SDイベントに対するカット条件を下記に示す。

• レベル 1トリガーを出した検出器の台数 >= 5

• 天頂角 < 45 ◦

• χ2
G/ndf, χ

2
LDF/ndf < 4

• (σ2
θ + sin2 θσ2

ϕ)
1/2 < 5 ◦

• σS800/S800 < 0.25

• 最も明るい検出器の上下左右の検出器が稼働していること

上記の条件の θと ϕは、それぞれ天頂角と方位角を表していて、σθ と σϕはそれぞれの不定性を
表す。また、σS800は S800の不定性を表す。この条件は、TA-SDの 8.8 EeV以上の異方性解析 [2]

でのイベントカット条件と同じカット条件を用いている。このイベントに合わせて、モンテカル
ロシミュレーションは、1次宇宙線を陽子として、10分ごとの個々の検出器の稼働状況を考慮し
た上で、データの期間に対して空気シャワーの到来時刻が一様になる様にして降らせた。降らせ
方としては、天頂角を 0 ◦から 60 ◦まで、方位角を 0 ◦から 360 ◦までの範囲で等方的に、コア位
置は TA-SDの検出器を覆う半径 25 kmの円でランダムに降らせた。このシミュレーションのイ
ベントに対しても、上記と同じイベントカット条件を適用した。

TALE-SDイベントセット

TALE-SDでは、1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー領域で 2019年 10月 2日から 2021年 9月
28日までの 2年間のイベントを用意した。そのTALE-SDイベントに対するカット条件を下記に
示す。

• レベル 1トリガーを出した検出器の台数 >= 5

• 天頂角 < 45 ◦

• χ2
G/ndf <= 4, χ2

LDF/ndf <= 2

• (σ2
θ + sin2 θσ2

ϕ)
1/2 < 2.5 ◦

• σS600/S600 < 0.25

上記の条件の σS600は S600の不定性を表す。この条件は、エネルギーの決定精度が良くなる様に
決められている。このイベントに合わせて、モンテカルロシミュレーションは、1次宇宙線を陽
子として、10分ごとの個々の検出器の稼働状況を考慮した上で、データの期間に対して空気シャ
ワーの到来時刻が一様になる様にして降らせた。降らせ方としては、天頂角を 0 ◦から 65 ◦まで、
方位角を 0 ◦から 360 ◦までの範囲で等方的に、コア位置はTALE-SDの検出器を覆う半径 5.5 km

の円でランダムに降らせた。このシミュレーションのイベントに対しても、上記と同じイベント
カット条件を適用した。
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5.3 宇宙線の季節依存性
5.2.3節のTA-SDとTALE-SDのイベントセットに対して横軸が月 (1ビンが 1ヶ月)のヒストグ
ラムをかくと、図 5.6の様になる。図 5.6(左)がエネルギー領域が 4 EeVから 8 EeVまでのTA-SD

のイベントセット、図 5.6(右)がエネルギー領域が 1 EeVから 3 EeVまでの TALE-SDのイベン
トセットを表していて、黒点がデータイベント (以降ではDATAと記述する。)、赤線がモンテカ
ルロシミュレーションのイベント (以降ではMCと記述する。)を表している。これらの分布か
ら、夏 (7∼9月頃)にイベントが多く、冬 (12∼2月頃)にイベントが少ない傾向が見られる。夏は、
大気が膨張するため大気密度が小さくなり、空気シャワー粒子が地上に届きやすくなる。この影
響により、SDでは粒子密度からエネルギーを決めているため、夏ではエネルギーを本来のエネ
ルギーよりも過大評価される。冬では、夏の逆で大気密度が大きくなり、空気シャワー粒子が地
上に届きにくくなることより、過小評価される。この影響を補正するため、GDAS(Global Data

Assimilation System)を使って大気密度を求め、その大気密度を使って 1次宇宙線のエネルギー
の補正を行い、DATAとMCが合う様に補正する。

図 5.6: エネルギー補正を行う前のTA-SDを使ったエネルギー領域が 4 EeVから 8 EeVまでのイ
ベント (左)と TALE-SDを使ったエネルギー領域が 1 EeVから 3 EeVまでのイベント (右)の月
ごとの分布。どちらも黒がDATA、赤がMCを示していて、1ビンが 1ヶ月である。

5.3.1 GDAS

GDASは気球、航空機、船、人工衛星、地上観測所などの観測データの解析と数値予報モデル
を組み合わせたデータ同化予報システムで、主に他の予報システムに対して初期条件を提供する
ことを目的とする [42][43]。このプロダクトは 1◦間隔の全経緯度に対して、世界標準時の 0時、6

時、12時、18時の 1日 4時刻提供されている。出力パラメータは、指定気圧面や地表における高
度、気圧、温度、湿度である。

5.3.2 大気密度を使ったエネルギー補正
大気密度による補正を行うために、図 5.7の左上図の様な大気密度の分布を描く。この図はTA-

SDの 4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域での分布を示す。この図の横軸は、密度/平均密
度で、縦軸がイベント数である。密度は、各イベント時刻でのTAの観測高度 (平均標高 1400 m)
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における大気密度である。これは、GDASから導いていてGDASは 1日 4時刻提供されているた
め、時間分解能は 3時間である。また、MCは、データの観測期間に合わせて一様に降らせている
ため、時刻情報を持っている。そのため、その時刻の大気密度をMCも持っている。平均密度は、
TAの標高での平均の密度であり、値は 1.042×10−3 g/cm3とした。この分布の DATAとMCの
比をとった図を図 5.7の左下図に示す。横軸は、図 5.7の左上図と同じで、縦軸がDATA/MCで
示していて、黒点がその分布を示す。図 5.7の右の上下の図は、TALE-SDの 1 EeVから 3 EeV

までのエネルギー領域での分布を示している。分布の見方は、左側の TA-SDと同様である。

図 5.7: 左の図がTA-SDでの 4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域での分布、右の図がTALE-

SDでの 1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー領域での分布。左右の図の上図は、横軸が、密度/

平均密度で、縦軸がイベント数である。黒点が DATA、赤線がMCである。左右の図の下図は、
DATAとMCの比を黒点で示し、フィットした直線が赤線である。TA-SDにおいてもTALE-SD

においても下の分布が傾きを持っている。

図 5.7の左下と右下の図は、宇宙線が、大気密度によって影響を受けないのであれば、図 5.7の
下図は比が 1になるはずであるがこの分布は、傾きを持っている。この傾きを調べるために下記
の式でフィットする。

DATA/MC = 1− slope× (density/mean density − 1)　 (5.11)

(5.11)式のフィットパラメータは、slopeである。TA-SDの分布でフィットした結果は、slope=3.030±0.263

となった。TALE-SDの分布でフィットした結果は、slope=4.127±0.722となった。これらの slope

の値を使って、エネルギーの補正を下記の式で行う。

C.F. = 1/[1− slope× (density/mean density − 1)]1/γ (5.12)

Ecorrection = E × C.F. (5.13)

C.F.が補正のファクターである。γは、積分スペクトルを使って表されたもので、本研究で解析し
たエネルギー領域では、積分スペクトルは 1.7になり、トリガー効率がほぼ 100%のときは γ=1.7

が使える。4.5節から、TALE-SDでは 1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー領域でトリガー効率
は高いが、TA-SDでは 4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域でトリガー効率は急激に下がる。
また、γはイベントカット後のエネルギー分布の傾き具合を表すものであるため、イベントカット
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条件の影響も含まれる。そこでこれらを考慮するため、各エネルギーに対し、NREC/NGENで表
される再構成効率を使う。NRECは、イベント再構成後イベントカット条件をクリアしたイベント
数、NGENは、SDの面積内に降らせたイベント数を表す。図 5.8の上図に再構成効率を示す。こ
の再構成効率に E−1.7を掛けて、そのときの 4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域を E−αで
フィットする。そのときの αを (5.12)式の γとした。図 5.8の下図にトリガー効率にE−1.7を掛け
た分布を示す。4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域で γ=1.0となった。これより、補正ファ
クターのパラメータとして、TA-SDでは、4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域で slope=3.0、
γ=1.0を使い、TALE-SDでは、1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー領域で slope=4.1、γ=1.7を
使った。これを、FDのエネルギーに合う様に補正された後のエネルギーEに掛けることにより、
補正後のエネルギーEcorrectionを算出する。

図 5.8: (上)再構成効率。再構成効率は、NREC/NGENで計算される。NRECは、イベント再構成
後イベントカット条件をクリアしたイベント数、NGEN は、SDの面積内に降らせたイベント数
を表す [35]。(下)再構成効率にE−1.7を掛けた分布。4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域を
E−αでフィットすると α=1.0であった。
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補正後のエネルギーを用いて、TA-SDでは 4 EeVから 8 EeVまで、TALE-SDでは 1 EeVか
ら 3 EeVまでのエネルギー領域を選び直し、図 5.7と同じ分布を描き直す。補正したエネルギー
を選び直した後の大気密度の分布を図 5.9に示す。TA-SDでも TALE-SDでも DATAとMCの
比が 1に近くなった。フィット結果である slopeも、TA-SDで slope=0.211±0.271、TALE-SDで
slope=-0.138±0.740となり、どちらも誤差の範囲で 0になる結果となった。また、月ごとの分布
も図 5.10の様に TA-SD(左図)でも TALE-SD(右図)でもDATAとMCで合う様になった。

図 5.9: 左の図が TA-SDでエネルギーを補正した後の 4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域
での分布、右の図がTALE-SDでエネルギーを補正した後の 1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー
領域での分布。左右の図の上図は、横軸が、密度/平均密度で、縦軸がイベント数である。黒点が
DATA、赤線がMCである。左右の図の下図は、DATAとMCの比を黒点で示し、フィットした
直線が赤線である。フィット結果は、どちらも誤差の範囲で 0になることが分かった。

図 5.10: エネルギー補正を行った後に TA-SDを使って 4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域
を選び直した後のイベント (左) と TALE-SDを使って 1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー領域
を選び直した後のイベント (右) の月ごとの分布。どちらも黒が DATA、赤が MC を示していて、
1 ビンが 1ヶ月である。DATAとMCが合う様になっているのがわかる。
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第6章 異方性解析結果

6.1 TA-SDを使った4 EeVから8 EeVまでのエネルギー領域の
異方性解析

TA-SDを用いた異方性解析は、8.8 EeV以上のエネルギーでは解析されている [2]が、それ以
下のエネルギーで解析が報告されている論文はまだない。そこで 8.8 EeV以下のエネルギーの異
方性解析として、4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域での解析を行う。ここで、4 EeVから
8 EeVまでというのは、Pierre Auger実験の解析結果 [1]とエネルギー領域を合わせている。
5.2.3節のイベントカット条件を適用した後のDATAとMCのエネルギー分布を図 6.1に示す。

この分布は、1018.5 eVから 1019.0 eVまでのエネルギー領域でプロットしている。黒点がDATA、
赤線がMCを示している。また、MCはDATAのスケールに合う様に、MCの各ビンにDATAの
全イベント数/MCの全イベント数を掛けている。この分布のうち、4 EeVから 8 EeVまでのエネ
ルギー領域のイベント数は、DATAが 8993イベント、MCが 1154163イベント (DATAの約 130

倍)であった。また、5.3節の宇宙線の季節依存性の補正を行い、再度 4 EeVから 8 EeVまでの
エネルギー領域を選び直すと、DATAは 8810イベントであった。後述の結果は、この補正を行っ
た後のイベントを用いた。

図 6.1: イベントカット後のTA-SDのエネルギー分布。1018.5eV から 1019.0 eVまでのエネルギー
領域でプロットしている。黒点がDATA、赤線がMCを示す。
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6.1.1 DATAとMCの比較
様々なパラメータについてDATAとMCがよく合っているか確認を行った。図 6.2に 8つのパ
ラメータに対してDATAとMCを比較した図を示す。左上が天頂角分布、右上が方位角分布、左
真ん中が赤経分布、右真ん中が赤緯分布、左下が月ごと (1ビンが 1ヶ月)の分布、右下が時間ごと
(1ビンが 1時間)の分布を示している。これらの分布は、黒点がDATA、赤線がMCを示す。各
分布の上に書かれているものは、Chi2 prob.がカイ 2乗検定、KS prob.がコルモゴロフ-スミル
ノフ検定によるDATAとMCの合い具合を示し、これらは確率が高いほどよく合っていることを
示している。8つの分布より、DATAとMCがよく合っていることが分かった。また、図 6.3の左
の図に恒星時、右の図に反恒星時の分布を示す。これらの分布が一様であることから時間的に一
様に観測を行えていることが分かった。

図 6.2: TA-SDを使った 4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域のDATAとMCの比較の分布。
(左上)天頂角分布、(右上)方位角分布、(左真ん中)赤経分布、(右真ん中)赤緯分布、(左下)月ご
と (1ビンが 1ヶ月)の分布、(右下)時間ごと (1ビンが 1時間)の分布。黒点がDATA、赤線がMC

を示す。Chi2 prob.がカイ 2乗検定、KS prob.がコルモゴロフ-スミルノフ検定によるDATAと
MCの合い具合を示し、これらは確率が高いほどよく合っていることを示すものである。
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図 6.3: (左)恒星時分布。(右)反恒星時分布。黒点が DATA、赤線がMCを示す。Chi2 prob.が
カイ 2乗検定、KS prob.がコルモゴロフ-スミルノフ検定によるDATAとMCの合い具合を示し、
これらは確率が高いほどよく合っていることを示すものである。これらの分布が一様であること
から時間的に一様に観測を行えていることが分かった。

6.1.2 赤経分布の dipole異方性
赤経分布について dipole構造を探るために、横軸を赤経、縦軸を残留強度 (Nobs −Nexp)/Nexp

でプロットした分布に対して dipole異方性を探るため、下記の関数でフィットした。

rα cos(α− ϕα) (6.1)

ここで、rαが振幅、ϕαが位相を示す。図 6.4に赤経分布に対して、(6.1)の関数でフィットした結果
を示す。黒が分布のプロット、赤がフィット結果を示す。フィット結果は、振幅 = 0.044±0.016、位相
= 225 ◦±20 ◦となった。また、フィットの合い具合を示す reduced chi squareは、χ2/ndf=15.0/10

となった。この振幅の結果は、値に対して誤差が大きく有意度は 2.7σほどであり、有意性のある
結果は得られなかった。
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図 6.4: TA-SDを使った 4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域の赤経分布を dipoleの関数で
フィットした結果。横軸を赤経、縦軸を残留強度 (Nobs −Nexp)/Nexpでプロットした分布である。
黒が分布のプロット、赤がフィット結果を示す。フィット結果は、振幅 = 0.044±0.016、位相 =

225 ◦±20 ◦、reduced chi squareは、χ2/ndf=15.0/10となった。

6.1.3 天球図
赤道座標で表した天球図を図 6.5に示す。この天球図は、右側が赤経 0 ◦、左側が赤経 360◦であ
る。赤緯は、真ん中を 0 ◦にして上側に+90 ◦、下側に-90 ◦をとっている。これらの図は、ある 1

つのイベントに対してそのイベントの周り 45 ◦以内を 1 ◦ × 1 ◦間隔でサンプリングして全イベン
トを重ね書きしている。上図は、それを残留強度で示している。下図は、Li&Ma significanceで
示された天球図で下記の式で算出される。

SLM =
√
2

[
Nobs ln

(
(1 + η)Nobs

η(Nobs +Nexp)

)
+Nexp ln

(
(1 + η)Nexp

Nobs +Nexp

)]1/2
(6.2)

ここで、ηはDATAの全イベント数/MCの全イベント数を表す。赤い分布の領域があると宇宙線
の過剰を示していて、赤経が 250 ◦付近で赤い領域が見られた。Li&Ma significanceで見ると、そ
の領域の有意度は 2.5σ程度であった。
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図 6.5: 赤道座標で表したTA-SDを使った 4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域の天球図。(上)

残留強度 ((Nobs −Nexp)/Nexp)で表した天球図。(下)Li&Ma significaceで表した天球図。赤い分
布の領域があると宇宙線の過剰を示していて、赤経が 250 ◦付近で赤い領域が見られた。Li&Ma

significanceで見ると、その領域の有意度は 2.5σ程度であった。

6.2 TALE-SDを使った1 EeVから3 EeVまでのエネルギー領域の
異方性解析

4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域より低いエネルギーの異方性解析として、TA-SDでは
トリガー効率が著しく低いため、TALE-SDのデータを使用した。Pierre Auger実験では、2 EeV

から 4 EeVまでのエネルギー領域で解析が行われている [1]が、TALE-SDでは検出面積と観測期
間から 2 EeV以上のイベント数は少ないため、下限を 1 EeVにした。また、4.1.2節の図 4.3から
TALEのエネルギーテーブルの上限は、1018.5 eVであるため、それに合わせて上限を 3 EeVと
した。
5.2.3節のイベントカット条件を適用した後のDATAとMCのエネルギー分布を図 6.6に示す。
この分布は、1018.0 eVから 1018.5 eVまでのエネルギー領域でプロットしている。黒点がDATA、
赤線がMCを示している。また、MCはDATAのスケールに合う様に、MCの各ビンにDATAの
全イベント数/MCの全イベント数を掛けている。この分布のうち、1 EeVから 3 EeVまでのエ
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ネルギー領域のイベント数は、DATAが 1151イベント、MCが 857761イベント (DATAの約 760

倍)であった。また、5.3節の宇宙線の季節依存性の補正を行い、再度 1 EeVから 3 EeVまでの
エネルギー領域を選び直すと、DATAは 1122イベントであった。後述の結果は、この補正を行っ
た後のイベントを用いた。

図 6.6: イベントカット後のTALE-SDのエネルギー分布。1018.0 eVから 1018.5 eVまでのエネル
ギー領域でプロットしている。黒点がDATA、赤線がMCを示す。

6.2.1 DATAとMCの比較
様々なパラメータについてDATAとMCがよく合っているか確認を行った。図 6.7に 8つのパ
ラメータに対してDATAとMCを比較した図を示す。左上が天頂角分布、右上が方位角分布、左
真ん中が赤経分布、右真ん中が赤緯分布、左下が月ごと (1ビンが 1ヶ月)の分布、右下が時間ごと
(1ビンが 1時間)の分布を示している。これらの分布は、黒点がDATA、赤線がMCを示す。各
分布の上に書かれているものは、Chi2 prob.がカイ 2乗検定、KS prob.がコルモゴロフ-スミル
ノフ検定によるDATAとMCの合い具合を示し、これらは確率が高いほどよく合っていることを
示している。8つの分布より、DATAとMCがよく合っていることが分かった。また、図 6.8の左
の図に恒星時、右の図に反恒星時の分布を示す。これらの分布が一様であることから時間的に一
様に観測を行えていることが分かった。
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図 6.7: TALE-SDを使った 1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー領域のDATAとMCの比較の分
布。(左上)天頂角分布、(右上)方位角分布、(左真ん中)赤経分布、(右真ん中)赤緯分布、(左下)

月ごと (1ビンが 1ヶ月)の分布、(右下)時間ごと (1ビンが 1時間)の分布。黒点がDATA、赤線が
MCを示す。Chi2 prob.がカイ 2乗検定、KS prob.がコルモゴロフ-スミルノフ検定によるDATA

とMCの合い具合を示し、これらは確率が高いほどよく合っていることを示すものである。
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図 6.8: (左)恒星時分布。(右)反恒星時分布。黒点が DATA、赤線がMCを示す。Chi2 prob.が
カイ 2乗検定、KS prob.がコルモゴロフ-スミルノフ検定によるDATAとMCの合い具合を示し、
これらは確率が高いほどよく合っていることを示すものである。これらの分布が一様であること
から時間的に一様に観測を行えていることが分かった。

6.2.2 赤経分布の dipole異方性
TA-SDでの解析と同様に、図 6.9の赤経分布に対して、(6.1)の関数でフィットした結果を示す。
黒が分布のプロット、赤がフィット結果を示す。フィット結果は、振幅 = 0.009±0.043、位相 =

327 ◦±267 ◦となった。また、フィットの合い具合を示す reduced chi squareは、χ2/ndf=3.8/10

となった。この振幅の結果は、誤差を含めると 0と consistantであり、有意性のある結果は得ら
れなかった。

図 6.9: TALE-SDを使った 1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー領域の赤経分布を dipoleの関
数でフィットした結果。黒が分布のプロット、赤がフィット結果を示す。フィット結果は、振幅 =

0.009±0.043、位相 = 327 ◦±267 ◦、reduced chi squareは、χ2/ndf=3.8/10となった。
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6.2.3 天球図
赤道座標で表した天球図を図 6.10に示す。この天球図は、右側が赤経 0 ◦、左側が赤経 360 ◦で
ある。赤緯は、真ん中を 0 ◦にして上側に+90 ◦、下側に-90 ◦をとっている。これらの図は、ある
1つのイベントに対してそのイベントの周り 45 ◦以内を 1 ◦ × 1 ◦間隔でサンプリングして全イベ
ントを重ね書きしている。上図は、それを残留強度で示している。下図は、(6.2)式で算出される
Li&Ma significanceを示している。赤い分布の領域があると宇宙線の過剰を示しているが、その
様な領域は見られなかった。

図 6.10: 赤道座標で表した TALE-SDを使った 1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー領域の天球
図。(上)残留強度 ((Nobs−Nexp)/Nexp)で表した天球図。(下)Li&Ma significaceで表した天球図。
赤い分布の領域があると宇宙線の過剰を示しているが、その様な領域は見られなかった。

6.3 先行研究との比較
図 6.11に本解析での結果と先行研究での結果のプロットを示す。上図が振幅のプロット、下図
が位相のプロットを表している。それぞれの図で赤が本解析の結果、青が Pierre Auger実験で報
告された解析結果 [1]、ピンクが TA実験で報告された 8.8EeV以上の解析結果 [2]を示している。
振幅の図の赤の下矢印は、本研究の 99%の位置での upper limitを示していて、4 EeVから 8 EeV

までのエネルギー領域では、upper limit(99%) = 0.082、1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー領
域では、upper limit(99%) = 0.112となった。位相の図の黒い点線は、銀河中心を示している。
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図 6.11: 本解析での結果と先行研究での結果のプロット。(上)振幅のプロット、(下)位相のプロッ
ト。上下の図で赤が本解析の結果、青がPierre Auger実験で報告された解析結果 [1]、ピンクがTA

実験で報告された 8.8EeV以上の解析結果 [2]を示している。振幅の図の赤の下矢印は、本研究の
upper limit(99%)を示していて、4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域では、upper limit(99%)

= 0.082、1 EeVから 3 EeVまでのエネルギー領域では、upper limit(99%) = 0.112となった。位
相の図の黒い点線は、銀河中心を示している。
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第7章 結論

北半球での 8.8 EeV以下の異方性の研究として、TA-SDの 2008年 5月 11日から 2019年 5月
11日の 11年間の観測データを用いて、4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域の異方性解析と、
TALE-SDの 2019年 10月 2日から 2021年 9月 28日の 2年間の観測データを用いて、1 EeVか
ら 3 EeVまでのエネルギー領域の異方性解析を行った。解析手法としては、横軸を赤経、縦軸に
残留強度 ((Nobs −Nexp)/Nexp)をとった分布に対し、dipole異方性の解析を行い、振幅と位相を
求めた。
その結果は、有意な解析結果は得られなかったが、TA-SDでは、4 EeVから 8 EeVまでのエネ
ルギー領域において振幅 = 0.044±0.016、位相 = 225 ◦±20 ◦となり、TALE-SDでは、1 EeVか
ら 3 EeVまでのエネルギー領域において振幅 = 0.009±0.043、位相 = 327 ◦±267 ◦となった。ま
た、それぞれの解析結果の振幅の値とその誤差を使って 99%の位置での upper limitを求めると、
4 EeVから 8 EeVまでのエネルギー領域では、upper limit(99%) = 0.082、1 EeVから 3 EeVま
でのエネルギー領域では、upper limit(99%) = 0.112となった。最後に、本研究の結果を (1.4.3)

節の図 1.12と比較した。比較した結果を図 7.1に示す。赤いプロットが本研究の結果を示す。

図 7.1: Pierre Auger実験と本研究の振幅と位相のプロット [1]。赤いプロットが本研究の結果を
示す。
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