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概 要

宇宙線は宇宙を飛び交う高エネルギーの陽子や原子核などであり、未だその起源は解明されてい
ない。1017.5 eV付近の宇宙線エネルギースペクトルの折れ曲がり構造は”2nd knee”と呼ばれ、宇
宙線起源が銀河系内から系外へと遷移しているとする説が有力である。この 2nd knee領域の宇宙
線の精密観測のため、アメリカ・ユタ州にある Telescope Array Low energy Extension（TALE）
実験は、21 km2の面積に 80台の地表検出器（Surface Detector, SD）を 400 m、600m間隔でそ
れぞれ 40台配置し、2018年 2月から定常観測を続けている。一般に空気シャワーアレイは 24時
間自律稼働しつつ多くのイベントを収集し、１日で天球が一周することから長期連続観測によっ
て高い到来方向一様感度を実現できることから、高統計の必要な宇宙線のエネルギースペクトル
や異方性の観測に適している。
本研究ではまず、TALE-SDアレイで得られたデータを解析し、宇宙線のエネルギースペクトル

を求めるまでの一連のソフトウェアを完成させた。さらにこのソフトウェアを使用して、TALE-SD

アレイの性能をシミュレーションで作成した空気シャワーイベントを用いて評価した。その結果、1
次宇宙線のエネルギーが (i) 1017.0 eVから 1017.5 eV、(ii) 1017.5 eV から 1018.0 eV、(iii) 1018.0 eV

から 1018.5 eVの場合で、エネルギー決定精度として (i)22 %、(ii)20 %、(iii)20 %、到来方向決
定精度として (i)2.2°、(ii)1.7°、(iii)1.5°と求まった。そして、TALE-SDアレイのApertureは
1017.5 eV で 3.5 km2sr、1018.25 eV で 20.2 km2srを達成した。さらに、実際に得られた 105日
間のデータから宇宙線のエネルギースペクトルを決定した。宇宙線のエネルギーが 1017.25 eVか
ら 1018.25 eVの範囲で強度のベキを一定と仮定してフィットすると、宇宙線の微分強度のベキは
−3.32± 0.13であると求まった。



第1章 宇宙線

1.1 宇宙線の発見
1912年、オーストリア出身のアメリカの物理学者V. F. Hessらは、地球の高度と放射線の強さ

との関係を調べるため気球に自ら乗り、高度が高くなるほど放射線強度が増すことを発見した。こ
の発見によりHessらは放射線が宇宙から来ていること、つまり宇宙線の存在を初めて示した [1]。
この 1912年の宇宙線の発見以来、宇宙線を観測しようと多くの直接観測、間接観測実験が行われ
てきた。現在これら観測結果から、109 eVから 1020 eVまでの範囲での宇宙線のエネルギースペ
クトルが測定されている。図 1.1に示すように、宇宙線の微分フラックスはエネルギーが増すにつ
れて、およそE−3に比例して急激に減少することが分かっている。

図 1.1: 1次宇宙線のエネルギースペクトル [2]。エネルギーが 1桁上がると、宇宙線の微分フラッ
クスはおよそ 3桁減少する。
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1.2 宇宙線のエネルギースペクトル
現在、宇宙線のエネルギーが 1015.0 eV以上のエネルギー領域ではエネルギースペクトルに複数

の折れ曲り構造が存在していることが知られている。図 1.2に様々な実験結果のエネルギースペク
トルを示す。この図にあるように、1015.5 eV、1017.5 eV、1018.5 eV、1019.6 eVに折れ曲がりが存
在しそれぞれ、“ knee”、“ 2nd knee”、“ ankle”、“ cut off”と呼ばれている。
これら４つの折れ曲り構造を説明するための有力なモデルがいくつか考えられている。knee構

造については２つの有力なモデルが存在する。１つ目は、knee領域よりも低いエネルギーの宇宙
線は超新星残骸によって加速され、その超新星残骸が加速できるエネルギー領域の限界が knee領
域に対応し、より高エネルギーの宇宙線は他の天体によって加速されるという起源の違いによっ
て折れ曲がりが起こるモデルである。２つ目は、宇宙線の伝播領域すなわち銀河、あるいは銀河
ハローからのもれだし、あるいは宇宙線の加速領域からのもれだしによって説明するものである。
次に ankleについては２つの有力なモデルが存在する。１つ目は、kneeと同様に銀河磁場による

宇宙線の閉じ込めが困難になり、銀河系内起源の宇宙線が系外へと逃げ出していき、代わりに銀河
系外起源の宇宙線が到来し支配的になっているというモデルである。この場合エネルギー 1018.5 eV

を境に主要な宇宙線起源が系内から系外へと遷移するため、化学組成が銀河系内で作られた重い
原子核から銀河系外で作られた軽い原子核へと変化することが期待される。２つ目は、宇宙線の

図 1.2: 1次宇宙線のエネルギースペクトル。1015.5 eV、1017.5 eV、1018.5 eV、1019.6 eVに折れ曲
がりが存在する [3]。

エネルギーが 1018 eVから 1019 eV程度を超えると、宇宙線陽子と宇宙背景放射との相互作用で
電子対生成が起こり、エネルギー損失するため宇宙線フラックスが減るというモデルである [4]。

p+ γ(2.7K) → p + e+ + e− (1.1)

このモデルならば、ankle領域の宇宙線の化学組成は純粋に陽子で、 1018.5 eV前後で化学組成の
変化は起こらない。
最後に cut offについては”GZKカットオフ（Greisen Zatsepin Kuzmin cutoff）”と呼ばれるモ

デルがある。GZKカットオフのアルファベットにある通り、K. Greisen[5]と、G. T. Zatsepinと
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V. A. Kuzmin[6]らが独立に予測したもので、エネルギーが 1020 eVを超える宇宙線陽子は、宇宙
背景放射と相互作用 ((1.2))しエネルギーを失う。この反応を起こすための宇宙線のエネルギーし
きい値は (4 ∼ 6)× 1019 eV近傍であり、このエネルギーを境に宇宙線の頻度は急激に減少すると
考えられている。

p+ γ(2.7K) → ∆+
1232 → p + π0 ,n + π+, · · · (1.2)

一方、この最高エネルギー端の cut offが宇宙線の加速エネルギー限界であるというアイデアもあ
る。この場合、宇宙線の平均質量数は cut offに向かって低エネルギーから徐々に大きくなると予
想される。

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

に少なくなる。フラックスの大きい、概ね 1014 eV以下の宇宙線は気球や人工衛星などに搭載さ
れた観測装置で直接観測することができる。しかし、1014 eV以上の宇宙線は到来頻度が少なく観
測には大きな検出面積と観測時間が必要となるので、搭載できる観測装置の大きさが制限される
気球や人工衛星などでは直接観測することが難しい。そこで、このエネルギー以上の宇宙線に対
しては、1次宇宙線が大気と相互作用して生成される 2次宇宙線シャワーを大きな検出面積を持つ
検出器で間接的に測定されている。

1.3.1 空気シャワー現象
1938年にフランスの物理学者 P. Augerによって発見された空気シャワー現象 [7]は、以下のよ

うに起こる。宇宙線が地球大気に突入すると、大気中の窒素や酸素の原子核と衝突して 2次粒子
が発生する。この粒子がさらに大気の原子核と相互作用し粒子を生成し、カスケード現象を起こ
す。カスケードは核カスケードと電磁カスケードから成る。
核カスケードとは、宇宙線の主成分である陽子やその他ハドロンが大気の原子核と相互作用し

ハドロンである πやKの 2次粒子を生成し、さらにこれを繰り返すこと粒子数が増える現象のこ
とである。核カスケード現象によって生成された 2次粒子の大部分は最終的に πとなり、そのう
ち π0は寿命が短く (8.4× 10−17 s)、2個のガンマ線に崩壊し、電磁カスケードを生成する出発点
となる。一方、π±の寿命は π0に比べて長く 2.60× 10−8 sで、

π+ → µ+ + νµ (1.3)

π− → µ− + νµ (1.4)

と崩壊する。µ±の寿命はさらに２桁長く 2.20× 10−6 sで、

µ+ → e+ + νµ + νe (1.5)

µ− → e− + νµ + νe (1.6)

と崩壊する。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，相互作用を繰り返す
ことで最終的に多数の粒子が生成される。図 1.3はこの様子を模式的に示したものである。
高エネルギーのガンマ線は電子対生成によって電子と陽電子を生成する。これらの電子と陽電

子は制動放射によってガンマ線を生成する。放射長X0は制動放射によってエネルギーが最初のエ
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図 1.3: 空気シャワーが発達する様子を模式的に示したもの。

ネルギーから 1/eになる厚さのことであり、以下のように計算される。

1

X0
=

4Z2r2eNA

137A
ln

(
183Z− 1

3 +
1

18

)
(1.7)

よって、制動放射による単位厚さあたりのエネルギー損失−(dE/dX)bremsは、放射長を用いて以
下のように表される。

−
(
dE

dX

)
brems

≈ E

X0
(1.8)

一方、電子対生成の相互作用長Xpairは以下のように表される。

1

Xpair
=

7

9

4Z2r2eNA

137A
ln

(
183Z− 1

3 +
1

18

)
(1.9)

よって、
1

Xpair
≈ 7

9

1

X0
(1.10)

となり、制動放射の放射長と電子対生成の相互作用長は同程度であることが分かる。制動放射と
電子対生成を繰り返し、最終的に大量の γ線、電子、陽電子からなる電磁カスケードが生じる。粒
子数が増すごとに 1粒子あたりのエネルギーは減少するので、電子成分については大気中での電
離損失が支配的になる。制動放射よりも電離損失が支配的になると、それ以上粒子が生成されな
くなり、総粒子数が減少に転じる。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 ≈ 85 MeVである [8]。
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1.3.2 空気シャワーの縦方向発達
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。個々の粒子のエネルギーが臨界エネルギーEcより小さくなると粒子は生成されなく
なり、総粒子数は減少に転じる。エネルギー E0 のガンマ線が大気中に入射した際に生じる空気
シャワーの縦方向発達、つまり電子・陽電子数 Neの変化については以下の近似式が用いられる。

Ne ∼ 0.31
√
y

exp

[
t

(
1− 3

2
ln s

)]
(1.11)

y = ln

(
E0

Ec

)
(1.12)

s =
3t

t+ 2y
(1.13)

tは空気シャワーが通過した大気厚さ (単位は大気中の放射長 38 g/cm2)、sは空気シャワーの発
達を表すパラメータ (エイジパラメータと呼ばれる)で、s = 1の時、全電子・陽子数Neが最大と
なる [9]。
宇宙線陽子が生成する空気シャワーについては、T. K. GaisserとA. M. Hillasが提案した以下

の式がよく用いられる。

N(X) = Nmax

(
X −X0

Xmax −X0

)Xmax−X0
λ

exp

(
Xmax −X

λ

)
(1.14)

ここで、Nmaxは最大発達時の総荷電粒子数、Xmaxは最大発達深さ（単位は g/cm2）、X0は 1次
宇宙線の最初の相互作用点の深さ（単位は g/cm2）、λは縦方向発達の減衰長で 70 g/cm2である。
Nmaxは 1次宇宙線のエネルギーE0に依存しており、Nmax ∼ 2×E0 × 10−9（E0を eV単位で数
えた場合）の関係がある。また 1次宇宙線の粒子種が異なる場合、その違いはXmax、X0に現れ、
1次宇宙線が重い原子核であるほどXmax、 X0の値は小さくなる。

1.3.3 空気シャワーの横方向分布
空気シャワー軸と垂直な方向の粒子数密度分布を横方向分布 (lateral distribution) という。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り、電磁カスケードは大気中
での電子成分の多重クーロン散乱によってシャワー軸に垂直な横方向へ広がっていく。電磁カス
ケードの横方向分布については解析的に求められており [10]、西村純、鎌田甲一によって導かれ
Greisenによって整理されたNKG（Nishimura-Kamata-Greisen, NKG）関数が一般的に使われる
[9]。空気シャワー中心から距離Rの位置での電子数密度 ρe(R)は以下の式で表される。

ρe(R) = C
Ne

R2
M

(
R

RM

)s−2.0(
1 +

R

RM

)s−4.5

(1.15)

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ー、RMはモリエールユニッ
ト (∼ 9.3 g/cm2)である。しかし、電磁カスケードのみの単純な空気シャワーと、ハドロンカス
ケードも含む一般的な空気シャワーでは描像は異なる。後者のシャワー軸付近では核カスケードが
発達する過程で次々に生成される π0の崩壊による電磁カスケードが主成分だが、シャワー軸から
離れると核カスケードの初期段階で生成された π0の崩壊由来の電磁カスケードが主成分になる。
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この影響を考慮した横方向分布の式が J. Linsleyによって与えられている [11]。シャワー中心から
の距離Rにおける電子数密度 ρe(R)は以下の式で表される。

ρe(R) ∝
(

R

RM

)−α(
1 +

R

RM

)−(η−α)

(1.16)

AGASA(Akeno Giant Air Shower Array)グループの研究結果から、電子成分の横方向分布が 1

kmより遠いところで減衰していることが実験的にわかったため、彼らは式 (1.16)に以下のように
補正を加え改良した [11]。

ρe(R) = C
N

R2
M

(
R

RM

)−α(
1 +

R

RM

)−(η−α)
(
1.0 +

(
R

1 km

)2
)−δ

(1.17)

1.3.4 空気シャワー粒子の到来時間の遅れ
図 1.4に空気シャワーの概略図を示す。地表への空気シャワー粒子はシャワー前面がお椀型のよ

うに湾曲しているため、シャワー軸から離れるほど遅れて到来する。さらに、シャワー前面は厚み
を持っているため、その厚みも考慮する必要がある。シャワー軸と垂直をなす仮想的なシャワー平
面を考える。このシャワー平面に対するシャワー粒子の遅れの平均 ⟨σt⟩は Linsleyにより実験的
に求められており、シャワー中心からの距離をR、シャワーの天頂角を θ、1次粒子のエネルギー
をEとして次式で表される [12]。

⟨σt⟩ = σt0

(
1 +

R

Rt

)b

(1.18)

ここで、σt0 = 1.6 ns、Rt = 30 m、b = (2.08±0.08)−(0.40±0.06) sec θ+(0±0.06) log(E/1017eV)

である。上記の関数をAGASAグループが以下のように改良した [13, 14]。

TD(ρ,R) = 2.6

(
1 +

R

3000 cm

)1.5

ρ−0.5 × 10−9 [sec] (1.19)

TS(ρ,R) = 2.6

(
1 +

R

3000 cm

)1.5

ρ−0.3 × 10−9 [sec] (1.20)

TDはシャワー平面に対するシャワー粒子の遅れの平均、TSはその標準偏差である。それぞれシャ
ワー軸からの距離とR [cm]と粒子数密度 ρ /m2の関数としている。

1.3.5 空気シャワーの観測方法
現在の空気シャワーの観測によく使われる手法は大別して、地表検出器でシャワー粒子を捕ら

える方法とシャワーが発する大気蛍光を望遠鏡を用いて観測する方法の 2種類がある。

地表検出器を用いた観測方法

多数の粒子検出器を地表に配置して空気シャワー粒子を検出することで宇宙線を間接観測する
装置は空気シャワーアレイと呼ばれている。地表検出器としてよく使われるものは、シンチレー
ション検出器、水チェレンコフ検出器であるが、特にミューオン成分のみを選択的に検出する場
合は、コンクリート、鉛にシールドされたシンチレーション検出器を用いることもある。
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空気シャワーアレイによる観測法では 1次宇宙線の到来方向を以下のように求める。空気シャ
ワーの粒子群が形成するシャワー平面は図 1.4に示すように、ある程度の厚みを持った曲面で地表
に到来する。この厚みと曲面を考慮し、各検出器の到来時刻差から幾何学的に空気シャワーの到
来方向を求めることができる。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密度
から粒子数横方向分布と空気シャワーの全粒子数を推定することで得られる。しかし、粒子数横
方向分布からエネルギーを決定するためには、モンテカルロシミュレーションでエネルギーと横
方向分布の関係をあらかじめ推定する必要があり、その際に使用するハドロン相互作用モデルに
依存する。また、シミュレーションで再現する個々の空気シャワー発達の違いによる揺らぎも影
響する。

図 1.4: 空気シャワーの断面の概略図 [15]。空気シャワーのフロントは曲率を持って地上に到達す
る。

大気蛍光による観測方法

大気蛍光法と呼ばれるこの方法は、高エネルギー荷電粒子が大気を通過した際に、大気中の窒素な
どの大気分子を励起させ、それら分子が基底状態に戻ると同時に発光する蛍光を観測する手法であ
る。図 1.5のように巨大な集光鏡を用いて蛍光を集め、その焦点に光電子増倍管 (Photo-Multiplier

Tube, PMT)のような光センサーを並べて空気シャワーを観測する [16]。大気蛍光の放射方向は等
方的であるため、1次宇宙線の到来方向によらずシャワーの縦方向発達を観測でき、空気シャワー
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をカロリメトリックに観測するのでエネルギーの決定精度が良いなど様々な利点がある。

図 1.5: 1958年の乗鞍シンポジウムにおいて、世界で初めて議論された大気蛍光法の概念を示した
当時のスケッチ [16]。

1.4 “ 2nd knee”領域の宇宙線
宇宙線物理学の研究分野の中で、現在最も興味深く重要な課題の一つは図 1.2に示される宇宙線

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の解明である。この折れ曲りは
２番目の”knee”という意味でよく“ 2nd knee”と呼ばれる。この節では“ 2nd knee”領域の宇宙
線を観測する意義と現在の“ 2nd knee”のエネルギー領域における宇宙線の観測結果について述
べる。

1.4.1 銀河系内宇宙線から銀河系外宇宙線への遷移
“ knee”領域以上のエネルギー領域の空気シャワー観測が数多く行われ、その結果から 1次宇宙
線の平均質量数はエネルギーが増すとともに徐々に大きくなる事がわかっている。つまり宇宙線の
化学組成の主成分が重い原子核に遷移していることを示している。様々な実験から得られた宇宙
線のエネルギーと質量数の自然対数の平均 ⟨lnA⟩の関係を図 1.6に示す。図 1.6を見ると、1015.5

eV付近の“ knee”領域から、2× 1017 eV 付近の“ 2nd knee”領域手前まで、宇宙線の質量数が
大きくなっていることが分かる。これは 1.2節で述べたように、電荷の小さな軽い原子核ほど磁場
によって閉じ込められにく、閉じ込め領域の外に逃げ出していくためにエネルギー増加とともに
重い原子核が主になる、ということで説明できる。この場合 1015.5 eVの“ knee”で主成分が陽子
であれば、kneeよりも 26倍高いエネルギー、すなわち∼ 1017 eV付近では、主成分は鉄原子核と
なる。
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図 1.6: 紫の丸印は CASA-MIA[17]、紫の四角印は Chacaltaya[18]、紫の上三角印は EAS-

TOP/MACRO[19]、紫の下三角印は EAS-TOP(e/m)[20]、紫の白抜き丸印は HEGRA(CT)[21]、
紫の白抜き四角印は SPASE-AMANSA[22]、紫の白抜き上三角印は SPASE Vulcan[23]、紫の白抜
き菱形印は MtLianWang[24]、オレンジの丸印は CACTI[25]、赤の四角印は BLANCA[26]、赤
の上三角印は DICE[27]、赤の下三角印は Tunka-25[28]、赤の丸印は Tunka-133[29]、赤の白抜
き丸印は HEGRA-AIROBICC[30]、黒の丸印は JACEE[31]、黒の四角印は RUNJOB[32]、青の
丸印と四角印は KASCADE(e/m)[33]、青の上三角印は KASCADE(h/m)[34]、青の下三角印は
KASCADE(nn)[35]、緑の丸印はHaverahPark[36]、緑の四角印は Fly’s Eye[37]、緑の上三角印は
Yakutsk[38]、緑の下三角印は HiRes/MIA[39]、緑の白抜き丸印は HiRes[40]、緑の白抜き四角印
はAuger[41]で観測された 1次宇宙線のエネルギーと宇宙線の平均の質量組成の関係。
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さらに上のエネルギー領域では、宇宙線の起源が銀河系内から銀河系外へ遷移しているエネル
ギー領域で、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と期待される。図 1.6

を見ると、2× 1017.0 eV 付近の“ 2nd knee”領域以上のエネルギーでは、エネルギーが高くなる
につれ宇宙線の質量数が軽い原子核へと変化していく傾向があることが分かる。そのため、この
遷移領域では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、さらに重い原子
核成分と軽い原子核成分を両方含むため最大発達深さの分布は非常に広くなると期待される。こ
のような変化から、宇宙線の銀河系内から銀河系外への遷移の決定的な証拠を見つけることを目
的として、現在盛んに”2nd knee”領域の宇宙線が観測されている。

1.4.2 “ 2nd knee”領域の観測結果の現状
ここでは“ 2nd knee”領域付近の宇宙線を観測している実験として、IceCube、IceTop実験、

KASCADE、KASCADE -Grande実験、Auger実験を挙げる。本節ではこれらの実験について紹
介する。

IceCubeと IceTop実験

IceCube実験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。検出器は球型の
光検出器をストリング状に 17 m間隔で 60個並べたものを 1本とし、これを南極の氷の中、地表
から 1450 mから 2450 m の深さまで沈める。これを 120 m間隔で 86本埋め、約 1 km3 の有効
検出体積を持つ１つの巨大な「氷チェレンコフ光検出器」を構成する。それに加えて IceCubeの
上部の地表に、水チェレンコフ検出器 2台で構成されたステーションを 81ステーション設置し、
IceTopと呼ばれる約 1 km2 の検出面積を持つ空気シャワーアレイを展開している [42]。IceCube

と IceTopの検出器配置をそれぞれ図 1.7、図 1.8に示す。これらによって、およそ 1015 eVから
1018 eVのエネルギー領域の宇宙線を観測している [43]。

図 1.7: IceCube全体配置図 [42]。1 km2の長さをもつ string状の検出器を 86本沈めている。地表
に配置されているのは、IceTopと呼ばれる空気シャワーアレイである。
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図 1.8: IceTopの配置図 [44]。TankA,Bはチェレンコフ光を検出する光センサー、Holeは IceCube

の埋め込まれている stringの位置、また ICLは IceCube Labの位置を示す。また番号付けされた
色丸は検出器の位置を示しており、さらに色を用いて検出器が建設された時期を分けている。

KASCADEとKASCADE-Grande実験

KASCADE(Karlsruhe Shower Core and Array DEtector)実験は、ドイツのカールスルーエ工
科大学に展開されていた空気シャワーアレイ実験である。検出器の構成は、20 m× 16 m× 4 mの
大きさを持つ 1台のハドロンカロリメータ、128 m2のミューオントラッキング検出器 1台と、13 m

間隔で設置された 3.2 m2のシンチレータ検出器 252台からなる。KASCADEアレイの検出器配置
を図 1.9に示す。このKASCADEアレイの南西側に 10 m2のシンチレータ検出器を 137 m間隔で
37台配置し、検出面積を 700 m× 700 mに拡張した実験がKASCADE-Grande実験である [45]。
KASCADE-Grandeアレイの検出器配置を図 1.10に示す。この拡張実験によって約 1016 eVから
1018 eVのエネルギーを持つ宇宙線を 2003から 2012年にかけて観測していた [46]。KASCADE、
KASCADE-Grande実験は 2013年に運用を停止している。
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図 1.9: KASCADEアレイの検出器配置図 [47]。□はシンチレータ検出器、■は DAQ(Data Ac-

quisition)ステーション、黒く細長いものは、ミューオントラッキング検出器、真ん中にあるもの
は、ハドロンカロリメータである。これらを 200 m× 200 mの面積に展開している。

図 1.10: KASCADE-Grandeアレイの検出器配置図 [47]。右上の細かいアレイが KASCADEア
レイである。■は、シンチレータ検出器の位置、■は、DAQステーションの位置を示す。シンチ
レータ検出器は 137 m間隔で配置されている。
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Pierre Auger実験

Pierre Auger実験は、アルゼンチン西部の都市マラルグエの近くで行われている南半球で最大
の規模を誇る宇宙線観測実験である。Auger実験の検出器構成は、1500 m間隔の水チェレンコフ
検出器が 1599台、750 m間隔の水チェレンコフ検出器が 61台で、それぞれ 3000 km2、23 km2

の面積をカバーするよう設置されている。また大気蛍光望遠鏡が４箇所にそれぞれ 6基設置され
ており、1基で 30◦ × 30◦をカバーしている [48]。これによって、およそ 1016.5 eVから 1020 eVの
エネルギー領域の宇宙線を観測している [48]。

図 1.11: Auger実験の検出器配置図 [48]。赤い点で示されているのが水チェレンコフ検出器で、緑
の線で示されているのが大気蛍光望遠鏡の視野である。

1.4.3 “ 2nd knee”領域のエネルギースペクトル
図 1.12、図 1.13、図 1.14はそれぞれ IceTop、KASCADE-Grande、Pierre Augerによるエネル

ギースペクトルの観測結果である [44, 49, 50]。異なった 3つの実験結果を比較すると 1017.0 eV前
後でスペクトルが折れ曲がる、もしくは 1017.0 eV以上のエネルギーでスペクトルのベキが急にな
る傾向が見られることがわかる。これらの実験結果から、”2nd knee”の存在は実験的に示された
といって良いが、折れ曲りが存在するエネルギーや宇宙線のフラックスの絶対量が一致していな
い。そのため実験結果から統一的な見解は得られていない。
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図 1.12: IceCubeと IceTopのハイブリッド観測によって得られたエネルギースペクトルと、IceTop
で観測されたエネルギースペクトル [44]。宇宙線の強度にE3.0を掛けて、スペクトルの構造を見
やすくしている。灰色のバンドは IceTop観測で得られたスペクトルの系統誤差を表す。

図 1.13: KASCADE-Grande実験によって観測されたエネルギースペクトル [49]。縦軸は、スペ
クトルにE−2.918のファクターを掛け、Aで規格化した後の強度になっている。また点線のバンド
は系統的な不確かさを表している。
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図 1.14: Auger SDで観測されたエネルギースペクトル [50]。宇宙線の強度にE2.6を掛けて、スペ
クトルの構造を見やすくしている。赤線はpower-lawによるFitの結果で宇宙線のエネルギーEが、
E < (4.9±0.1±0.8)×1018 eVの範囲で、γ1 = 3.298±0.005±0.10、(4.9±0.1±0.8)×1018 eV <

E < (1.4± 0.1± 0.2)× 1019 eVの範囲で、γ2 = 2.52± 0.03± 0.05、(1.4± 0.1± 0.2)× 1019 eV <

E < (4.7±0.3±0.6)×1019 eVの範囲で、γ3 = 3.08±0.05±0.10、(4.7±0.3±0.6)×1019 eV < E

の範囲で、γ4 = 5.2± 0.2± 0.1である。また、灰色のバンドは 1σのエラーバンドを示している。
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第2章 TA Low Energy extension(TALE)

実験

Telescope Array(TA)実験は日本、アメリカ、韓国、ロシア、ベルギー、チェコ、スロバキアの
研究者による国際共同研究で、アメリカ合衆国ユタ州の砂漠に約 700 km2の有効検出面積を持つ
地表検出器 507台からなる空気シャワーアレイと 38台の大気蛍光望遠鏡を設置し、異なる 2種類
の検出器によるハイブリッド観測を行なっている。TA実験は 2008年から定常観測を続けている。
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
低エネルギー側に拡張することで、TA実験と合わせて 1016.5 eVから 1020 eVまでの 4桁のエネ
ルギー領域を、大気蛍光望遠鏡と地表検出器によるハイブリッド観測で空気シャワーを観測する。
このエネルギー領域は、銀河系内宇宙線から銀河系外宇宙線への遷移、銀河系外宇宙線のGZK機
構によるエネルギースペクトルの終端までの全てを含む領域である。TALE実験はこのエネルギー
領域のエネルギースペクトルと質量組成の変化を小さい系統誤差で精度よく測定する。本研究で
は TALEの地表検出器に焦点を当てているため、TALEの大気蛍光望遠鏡については簡単な説明
にとどめる。

2.1 TALE実験の目的
TALE実験の目的は“ 2nd knee”のエネルギー領域の宇宙線を観測し、宇宙線が銀河系内から

系外へと遷移する決定的な証拠を見つけることを目的としている。この“ 2nd knee”領域で宇宙
線起源が遷移している場合、銀河系内起源の重い原子核と銀河系外の軽い原子核成分が両方宇宙
線の含まれるため、空気シャワーの最大発達深さXmaxの分布は広がりを持ち、Xmaxを log10E

の関数としてプロットした時の傾き (elongation rateと呼ばれる)が小さくなると考えられている
[51]。TALE実験では大気蛍光望遠鏡と地表検出器の２種類の検出器を用いたハイブリッド観測を
行い、Xmaxを高精度で測定しXmaxの分布と elongatin rateにエネルギーに依存した変化を見つ
ける。さらに、“ 2nd knee”領域の 1次宇宙線エネルギースペクトルの詳細な測定を行い、これら
の結果から宇宙線起源の遷移の証拠を見つける。

2.2 TALE実験の検出器構成
TALE実験は、10基の大気蛍光望遠鏡 (Fluorescence Detector, FD)と 80台の地表検出器 (Sur-

face Detector, SD)で構成される。図 2.7にTALE実験の検出器配置図を示す。TALE実験の FD

は 1つのステーションに設置された 10台の望遠鏡である。TALE-FDステーションは TA実験の
Midlle Drum(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◦ ∼ 57◦

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構成される
空気シャワーアレイを設置している。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以内に限定されるため、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台と密に設置されている。
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また SDを扇形に配置することで、TALE-FDとのハイブリッド観測に最適化している。TALE-FD

では 2013年 9月から定常観測を開始していて、TALE-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台で定常観測を続けている。

図 2.1: 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 21 km2 内に 80台で展開されている。下の図はその赤い四角の領域を拡大したもので、
白い四角□がTALE-SDを、青い丸●がTALE-FDを示している。また、黒い四角■はTA-SDを
示している。
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2.3 大気蛍光望遠鏡 (Air-Fluorescence Detector)

節 2.2で述べたように、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、TA-MDステーションの外観を図 2.2に示す。TALE-FDで用いられる望
遠鏡とエレクトロニクスはHiRes II実験で使用されたものを再調整して使用している。望遠鏡は図
2.3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基の FDとして、TALE-FDステーションには計 10台の FDが設置されている。1基の FD

の視野は 14◦× 14◦であり、仰角方向 30◦ ∼ 44◦の視野を向いたものが 5台、44◦ ∼ 57◦を向いたも
のが 5台からなり、図 2.4に示すように全体として方位角方向に 114◦、仰角方向に 30◦ ∼ 57◦の範
囲をカバーしている。TA実験の FDは全体で仰角 3◦ ∼ 33◦の範囲を観測しているが、TALE-FD

はより高い仰角を観測することによって、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できるように最適化されている。

図 2.2: TA実験のMDステーション (右)と、TALE-FDステーション (左)の外観。
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図 2.3: TALE実験の FDの外観。左は上側視野を、右は下側視野を観測している。それぞれ搭載
されている鏡は、半径 630 mmの円形のセグメントミラー 4枚からなる面積 4.18 m2のクローバー
型の合成球面鏡である。

図 2.4: 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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2.4 地表検出器 (Surface Detector)

TALE実験には、80台の SDが設置されている。80台の SDのうち 35台は、TA実験で用いら
れている SDと全く同じである。残り 45台の SDは、シンチレーション検出器部分は新規に設計
され、TA×4実験 (TA-SDアレイの 4倍の検出面積を目指す事が計画されている実験)のシンチ
レーション検出器部分と共通の仕様である [52]。TA実験の SDは 1.2 km間隔で配置されている
が、TALE-SDはより密に配置することで、地上での広がりが小さい空気シャワー、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ように最適化されている。図 2.5にTALE-SD

の外観を示す。

図 2.5: 現地に設置された TALE-SDの外観。

2.4.1 部品構成
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する。図 2.6に
SDシンチレータの構成を示す。
シンチレータで発生した光は、各層毎に 104本（TA×4-SDと同じ仕様の SDは 56本）の波長

変換ファイバー (Kuraray社製、Y-11)を通してPMT(Electron tubes社製 9124SA、TA×4-SDと
同じ仕様の SDは HAMAMATSU社製 R8619)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のステンレス製の箱に収納されている。
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され記録される。各検出器の動作タイミングはGPS受信機 (Motorola

M12+、TA×4-SDと同じ仕様の SDは、i-Lotus社製 ILGPS-0030-B)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 [53]。
電力源として、120 Wの太陽光電池パネル (京セラ社製 KC120J、TA×4-SDと同じ仕様の SD

は、京セラ社製KD145SX-UFU)とバッテリー (DYNASTY社製DCS-100L、TA×4-SDと同じ仕
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様の SDは、CD Technologys社製DC100)を用いており、外部からの電力供給を必要とせず、365

日 24時間の完全自律稼働している。図 2.6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。

図 2.6: (上)TALE-SDのシンチレータボックスの内部構造（これはTA実験の SDと同一の構造の
もの）、(下)エレクトロニクスを収納しているステンレスボックスの内部。

2.4.2 エレクトロニクス構成
• PMTで得られた波形をデジタル化する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)。ゲート数は 100万である。

• エレクトロニクス全体を制御する CPLD(Xilinx社製、XC2C256)。

• 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)。
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• 位置情報と絶対時刻取得のためのGPS（Motorol社製、M12+）。

• 無線 LAN通信モジュール（Redpine Signals社製、RS9110-N-11-02）。

図 2.7に示すように、TALE-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。

図 2.7: (左)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。

2.4.3 通信塔基本構成
図 2.8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。

無線 LANを用いた通信

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TALE-SDに設置されているエ
レクトロニクスは TA実験と同型のもので、2.4GHz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。

2.4.4 SDデータ収集システム
TALE-SD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データを収集してい

る。このことをData Acquisition(DAQ)と呼ぶ。またトリガーは 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トリガーと呼ばれる。この節では、DAQの流れとトリガー
について詳しく述べる。
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図 2.8: TALE実験用のデータ通信塔の外観。電力源は太陽光パネルによる発電である。中央の右
奥にMD/TALE-FDステーションが写っている。
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Minimum Ionizing Particle (MIP)

物質中での荷電粒子のエネルギー損失には最小値があり、最小エネルギー損失の時の粒子は
Minimum Ionizing Particle (MIP) と呼ばれている。MIPは後述するトリガー条件のしきい値の
単位として用いられる。また、シンチレータを通過する粒子の大半はミューオンであり、ミュー
オンの単位長さあたりのエネルギー損失量の下限値は決まっていることから、このエネルギー量
(1MIP)を用いて、各 SDの応答を較正し規格化する。

レベル 0トリガー

空気シャワー粒子かどうかを判定するトリガーをレベル 0トリガーと呼ぶ。空気シャワー由来
の荷電粒子の多くは、上下２層シンチレータを貫通する。よって、上下層でコインシデンスをかけ
空気シャワー由来の荷電粒子を判別する。レベル 0トリガーの波形積分時間は 8bin(1bin=20 ns)

であり、しきい値はおよそ 0.3 MIPに対応する 15FADC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。
レベル 0トリガーは以下のような手順で判定される。

1○ 8bin(=160 ns)の FADC値の積算値 (S8)を 8bin(=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 1bin(=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(Synchronous Dy-

namic Random Access Memory)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 2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 2つ目のトリガータイミングは 1つ目のトリガータ
イミングの 2560 ns後に遅延させる。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(Direct Memory

Access)転送される。

レベル 1トリガー

8binの FADC積分値からぺデスタルレベルを引いた値が 150FADC(およそ 3MIP相当)より大
きい場合はレベル 1トリガーを発行する。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。

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。それと同時に、上下層とも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トリガーに対して、トリガータイミングを表すクロック数を µs単位の時間に変換
したもの (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。このまとまりをレベル 1トリガーテーブルと呼ぶ。

レベル 2トリガー

最終的にレベル 2トリガーによって空気シャワーが到来したと判定する。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、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。レベル 2トリガーは以下のような手順で判定さ
れる。

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

単位の時間 (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。

3○ このトリガーテーブルを 8 µsのゲート幅で走査し、4台以上の SD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±32 µsの範囲に波形が見つかったとき、すな
わちレベル 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。

2.4.5 SDのモニター情報
全 SDで個々に、以下のモニター情報が常時（特に明示されていない場合は 10分ごとに計測さ

れる）記録されておりこれらのデータを集めてモニターグラフとしてプロットして、データの解
析、運用管理に利用している。

• 通信できているGPS衛星数

• GPSのオペレーションモード (通常は位置固定モード、プロットでは 3がこのモードに対応
する。)

• GPS の状態を示すフラグ

• 通信エラー数/10分

• リトライ通信数/10分

• バッテリーとソーラーパネルの出力電圧、バッテリーの出力電流値（1分ごと）

• バッテリー、チャージコントローラー、SD、メインボードの温度（1分ごと）
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• 上下各層のぺデスタルヒストグラム

• 上下各層のミューオン信号ヒストグラム

• レベル 0、レベル 1のトリガーレート（1分ごと）

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。ある 1台の SDの 8日
間のモニターグラフを図 2.9に示す。

26



図 2.9: TALE実験のある SDのある 8日間のモニタープロット例。上から順に、通信できている
GPS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。横軸は協定世界時 (Coordinated Universal

Time, UTC) を用いた時刻であり、日本標準時 ((Japan Standard Time, JST)より 9時間遅れて
いる。
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第3章 モンテカルロシミュレーションを用いた空
気シャワーイベントの再現

SDアレイ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と時間差から宇宙
線の到来方向と空気シャワーのコア位置を決定する。また宇宙線のエネルギーは、各 SDの粒子数
密度から推定した空気シャワーの横方向分布と宇宙線の到来方向の天頂角から決定される。しか
し横方向分布と天頂角を使ってエネルギーを決定するには、ハドロン相互作用を考慮したモンテ
カルロシミュレーションで横方向分布と天頂角、エネルギーの関係を事前に求める必要がある。ま
た宇宙線のエネルギースペクトルの研究にはモンテカルロシミュレーションによるアレイの有効
面積、誤差の評価が必要である。そこで本研究では、空気シャワーイベントに対するTALE-SDの
応答をシミュレートできるTALE-SD用のモンテカルロシミュレーションパッケージを用意した。
その中で、空気シャワーシミュレーションにはCORSIKA(ver 7.35000)[54]を用いた。ハドロン相

互作用のモデルは高エネルギー領域でQGSJETII-04[55]、低エネルギー側ではFLUKA2011.2b[56]

を、電磁成分のシミュレーションについては EGS4[57]を使用した。また、SDの検出器応答につ
いてはGEANT4[58]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って発生する 2次粒子をフルシミュレートできる空気シャ

ワーシミュレーションプログラムである [54]。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、光子の大気中での運動と散乱、エネルギー損失、相互作用、崩壊をシ
ミュレートできる。本研究では、海抜高度を 1430 mとして空気シャワーをCORSIKAシミュレー
ションで作成した。

3.1.1 シニング (thinning)

TALE実験で対象としている宇宙線のエネルギーは 1016.5 eVを超え、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。空気シャワーの 2次粒子をフルシミュレートすると
非常に多くの時間が掛かってしまう。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 (thinning)と呼ばれる簡素化手法が用いら
れる [59, 60]。この手法では、大量の 2次粒子が生成されるときに粒子を「間引いて」生成数を減
らす。そして生成されなかった粒子数に相当する重みを生成された粒子に持たせることで情報の
損失をある程度防ぐ。
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てしまう場合もある。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。そこで以下に述べるデシニングが必要になる。
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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
よって破棄された粒子を表す。(右)シニングのアルゴリズム [61]。

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 (dethinning)と
呼ぶ。TALE実験のモンテカルロシュミレーションでもTA-SD用に開発されたデシニング手法を
用いる [61]。はじめに、最終的に得られる情報の正確さとCPUの処理速度の兼ね合いから、シニ
ングレベルを決定する。本研究では、シニングレベルを 10−6に設定している。シニングレベルが
10−6の意味は、2次粒子のエネルギーが 1次粒子のエネルギーの 10−6を下回ったときシニングす
るということである（例えば、1次粒子のエネルギーが 1019. eVの場合では、2次粒子のエネル
ギーが 1013 eV(= 10−6 × 1019 eV)以下になったとき初めてシニングされる）。そのエネルギーを
下回ると、いくつかの粒子をまとめた 1粒子が新たに生成される。この粒子は、まとめた粒子分の
重み ωを持つ。このようにしてシニングする。次にデシニングを行う。シニングによってまとめ
らた重み ωを持つ 1粒子から、ガウス分布を用いて確率的に軌道方向とエネルギーを決める。こ
の時のガウス分布の中心はそれぞれシニングによってまとめらた重み ωを持つ 1粒子の軌道方向
とエネルギーであり、またガウス分布の幅については、デシニングされた空気シャワーがフルモ
ンテカルロシミュレーションで生成された空気シャワーをよく再現できるように最適化された幅
[61]を用いる。
図 3.2にシニングされた (Thinned)シャワーとフルモンテカルロで作られた (Non-thinned)シャ

ワーの粒子数の横方向分布の比較と、シニングされた後デシニングによって復元された (Dethinned)

シャワーとフルモンテカルロで作られた (Non-thinned)シャワーの粒子数の横方向分布の比較を
示す [62]。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。この図を見ると、
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
もに良く再現されることが分かる。
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3.2 検出器の応答
第 2章で SDの基本構成やエレクトロニクス、DAQシステムについて述べた。ここでは、空気

シャワー粒子が入射した際に、SDで起こる相互作用とエネルギー損失をモンテカルロシミュレー
ションで計算するためのGEANT4シミュレーションについても述べる。また、エレクトロニクス
の応答やDAQシステムのシミュレーションについても述べる。

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
図はシニングレベル 10−6でシニングされた (Thinned)シャワーの粒子数横方向分布を示す。右図
はシニングされた後デシニングによって復元された (Dethinned)シャワーの粒子数横方向分布を
示す [62]。両図共に比較のためにフルモンテカルロで作られた (Non-thinned)シャワーの結果を灰
色で重ね書きしている。

3.2.1 エネルギー損失
GEANT4は様々な（素）粒子の物質中での相互作用をシミュレートすることのできるソフトウェ

アである [58]。シミュレーションはC++で記述でき、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、検出器の素材や形状を自由に設定することができ、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をその

都度GEANT4でシミュレートすることは計算時間が大幅にかかってしまうため、代わりにここで
はGEANT4シミュレーションで事前に作成されたルックアップテーブルを用いることで計算を簡
略化した。
図 3.3にルックアップテーブルを作るためのGEANT4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を示す。ここで、ステンレスボックスの構造は見やすくす
るために各構成要素を上にずらして配置している [63]。各構成要素は以下のように色で種類分けさ
れている。
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• 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)、上下層を分離するためのステ
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。
様々な粒子種、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。そこで、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することにした。ルックアップテーブル作成の際に GEANT4シミュレー
ションプログラム内に記述する SD周囲の状況の概略図を図 3.4に示す [62]。ここで地面の密度は
2.0 g/cm3、厚みは 2.3 mとしている。以下にルックアップテーブル作成のための 1次粒子とその
2次粒子のエネルギー損失を計算する手順を示す。

1○ SDを中心として 6 m× 6 mの範囲にランダムに 1次粒子の到来点を決定する。

2○ 1次粒子の到来方向にランダムな方位角を与える。

3○ 1次粒子を入射し、SDの各層ごとでのエネルギー損失を求め、記録する。

4○ これらの作業を 1.2× 106回行なう。

ここで 1次粒子の到来点を 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 1次粒子の相互作用や、SD付近の地表に落ちた 1次粒子によって生成される 2次
粒子の影響を考慮に入れるためである。そして、1次粒子のEと θを変えて上の手順を繰り返し、
粒子種ごとに粒子のEと θからシンチレータ中でのエネルギー損失を求めるルックアップテーブ
ルを作成した。
このシミュレーションで得られたエネルギー損失の 2次元ヒストグラムを図 3.5に示す [62]。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。このヒストグラムは、両層
ともにエネルギー損失がゼロである場合は含んでいない。図 3.5(a)はエネルギー 1 GeVで天頂角
0◦のミューオンが入射した場合のヒストグラムである。上下層ともにおよそ 2 MeV(log10E ∼ 0.3)

に強いピークを持つことが分かる。図 3.5(b)はエネルギー 1 GeVで天頂角 60◦のミューオンが入
射した場合のヒストグラムである。上下層ともにおよそ 4 MeVに強いピークを持つことが分かる。
これは天頂角が 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、検出器内で 2

倍の物質量を通過するからである。また、片方の層のエネルギー損失が 4 MeVの部分に帯状の分
布が見える。これは粒子が片方の層を通過し、もう片方の層をかすめる、または全く通過しない場
合によるものであると考えられる。図 3.5(b)はエネルギー 1 GeVで天頂角 0◦のガンマ線が入射

31



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 [63]。

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記述す
る SD周囲の状況の概念図。ある核種、ある天頂角 θ、あるエネルギーを与えた粒子を 6 m× 6 m

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 [62]。
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した場合のヒストグラムである。上下層ともにおよそ 4 MeVに強いピークを持つことが分かる。
エネルギー損失がミューオンの 2倍となるのは、ガンマ線は SDの屋根や内部で電子陽電子対生成
を起こすためである。上層のエネルギー損失に帯状の分布が見える。これは上層のシンチレーショ
ン内で対生成された電子や陽電子が下層を通過するケースを示している。図 3.5(d)はエネルギー
1 GeVで天頂角 60◦のガンマ線が入射した場合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以下の領域に見える分布は、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って生成された 2次粒子の影響によるもので、SD付近の地表に落ちたガンマ
線によって生成される 2次粒子の影響は天頂角 0◦の場合と比べて天頂角 60◦の方が大きくなる。
TALE実験のためのモンテカルロシミュレーションでは、こうして得られたルックアップテー

ブルを利用して、デシニングされた空気シャワー粒子によるシンチレータ中でのエネルギー損失
を計算する。シミュレーションでは、6 m× 6 mのタイルで仕切られた地表面を用意し、空気シャ
ワーのコア位置から 8.4 kmまでの各タイルのエネルギー損失を計算している（この方法はTA実
験のためのモンテカルロシミュレーションと同様である。）。

3.2.2 エレクトロニクスの応答とトリガー条件、DAQシステム
TALE-SDでは分解能 12bit、サンプリング周波数 50 MHzの FADCが使われていて、上下層シ

ンチレータでのエネルギー損失はそれぞれ FADCカウント値として記録される。また、各 SDで
記録された信号は第２章で述べたようにレベル０トリガー、レベル１トリガー、レベル２トリガー
と呼ばれる３種類のトリガー条件で判定され、収集される。
TALE実験のモンテカルロシミュレーションでは、SDアレイの配置や実際に SDで記録されて

いるキャリブレーションデータを考慮に入れて各 SDのエレクトロニクスの応答がシミュレートさ
れている。また、実際と同じトリガー条件、同じDAQシステムのアルゴリズムを使い、実データ
と同じフォーマットで信号波形データを記録している。
用いられるキャリブレーションデータは実データのモニターデータから生成されたもので、実

データ解析に対しても同様のものを使う。キャリブレーションデータの詳細は付録Aの表に示す。

3.3 TALE実験用モンテカルロシミュレーションパッケージ
TALE実験用のモンテカルロシミュレーションパッケージは以下の手順でイベントデータを生

成する。

1○ CORSIKAシミュレーションでシニングした (Thinned)空気シャワーを生成する。

2○ 6 m × 6 mのタイルで仕切られた 16.8 km × 16.8 kmの面積を持つ地表面を用意し、そこ
にシニングされた空気シャワーを地表面の中心に入射させる。この時、シニングされた空気
シャワー粒子をデシニングによって復元する。事前にGEANT4シミュレーションで計算し
て求めておいたルックアップテーブルを用いて、シャワーのコア位置を中心とした 8.4 km

までの各タイルでの SD内各シンチレータ層でのエネルギー損失を計算する。

3○ 手順 3のタイル状の地表面上でTALE-SDアレイをランダムに移動させて空気シャワーのコ
ア位置をランダムに決める。またアレイをランダムに方位角方向に回転させ、空気シャワー
の方位角をランダムに決める。さらに何年何月何日のTALE-SDアレイを使うかをランダム
に決定することでイベントの時間もランダムに決定している。なお空気シャワーの天頂角に
ついては、１つのシャワーに１つの天頂角を決めており固定されている。
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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 [62]。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、色は頻度を表す。(a)はエネルギー 1GeV、天頂角 0◦

の µ+が入射した場合を、(b)エネルギー 1GeV、天頂角 60◦の µ+が入射した場合を、(c)はエネ
ルギー 1GeV、天頂角 0◦のガンマ線が入射した場合を、(d)はエネルギー 1GeV、天頂角 60◦のガ
ンマ線が入射した場合を示す
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4○ 手順 2の結果と手順 3でランダムに決定された値から実際のTALE-SDアレイの配置に最も
近いタイルを選び出し、その SDでのエネルギー損失を求める。次に、各 SDでキャリブレー
ションデータを使ってエネルギー損失をFADCの信号波形に変換する。この時、バックグラ
ウンド（シングルミューオンなどのアクシデンタル信号やノイズなど）による波形もシミュ
レーションに混ぜ込む。

5○ 実際と同じトリガー条件と DAQのアルゴリズムを使って各 SDの波形を実データと同じ
フォーマットで記録する

6○ 手順 4, 5, 6をシミュレートしたいイベント数に相当する回数繰り返す。

3.3.1 エネルギースペクトルのためのモンテカルロシミュレーションイベントセット
本研究でエネルギースペクトルを決定するために用いたモンテカルロのシミュレーションイベ

ントセットについて述べる。1次宇宙線粒子種は陽子とした。エネルギーについては、一般的に宇
宙線の微分フラックスは power law型で表され、エネルギーが高くなるほど dN /dE ∝ E−3で急
激に頻度が落ちていくことが分かっている。そのためシミュレーションで用意するエネルギーは
1017.0 eVから 1018.5 eVの範囲とし、生成するエネルギー分布は dN /dE ∝ E−3に従う。到来方
向の天頂角 θは、0◦ ≤ θ ≤ 60◦の範囲で、一様ランダム（天頂角 θ分布が sin θ cos θに比例）にし
ている。方位角 ϕは南を 0◦として時計回りに、0◦ ≤ θ < 360◦の範囲で一様ランダムに分布させ
た。コア位置は、図 3.6(d)に示すようにCLFを原点とする座標系で (5.0, 16.0) kmの点を中心と
する半径 5.5 kmの円内に一様ランダムに分布させた。本研究では独立な空気シャワーイベントを
1017.0 eVから 1018.5 eVの範囲のエネルギーで均一なイベント数になるように 6400個用意し、そ
れらシャワーのコア位置と方位角を上記で述べた条件下でランダムに分布させ再利用することで、
合計で 1410410個の空気シャワーを生成した。さらにシャワーの再利用の過程で、2019年 10月 2

日から 2020年 1月 29日の期間に稼働していた SDの実際のキャリブレーションデータの中からラ
ンダムに日時を取り出し、イベントの日時を再現している。シミュレートされたイベントのエネ
ルギー、天頂角 θ、方位角 ϕ、コア位置分布を図 3.6に示す。

3.3.2 実データイベントとモンテカルロシミュレーションイベントの比較
ここでは、TALE-SDアレイのモンテカルロシミュレーションの妥当性を検証するため、モンテ

カルロシミュレーションで生成された空気シャワーイベントと実データそれぞれの再構成結果を比
較する。シミュレーションで生成されたイベントと実データイベントは全く同じ方法で解析され
る。また、モンテカルロシミュレーションイベントは上記の節 3.3.1のイベントセットを用いた。
図 3.8と図 3.7に実データとモンテカルロイベントの再構成結果の比較を示す。これらパラメータ
の意味と再構成手法の詳細は次章で説明する。結果として全てのパラメータで実データとモンテ
カルロイベントの再構成結果に大きな差は見られなかった。今回用いたモンテカルロイベントセッ
トでは粒子種は陽子のみで、現実の宇宙線の化学組成を考慮していないので厳密な比較には宇宙
線化学組成を用いたシミュレーションが必要である。
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図 3.6: モンテカルロシミュレーションで生成した空気シャワーイベントのパラメータ分布。(a)

シミュレーションで生成したエネルギー分布。分布は dN /dE ∝ E−3に従う。(b)シミュレーショ
ンで生成した天頂角分布。天頂角 θ分布は sin θ cos θに比例している。(c)シミュレーションで生
成した方位角分布。(d)シミュレーションで生成した空気シャワーのコア位置分布。■は SDの位
置を表している。
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(a) 検出器台数 (b) 天頂角分布

(c) 方位角分布 (d) コア位置のX分布

(e) コア位置のY分布 (f) エネルギー分布

図 3.7: 実イベントとモンテカルロイベントの再構成パラメータのヒストグラム（上段）と各ビン
ごとのDATA/MC比率（下段）。(a)空気シャワーの再構成のために使用した検出器台数分布。(b)

再構成された空気シャワーの天頂角分布。(c)再構成された空気シャワーの方位角分布。(d)再構
成された空気シャワーのコア位置のX成分の分布。(e)再構成された空気シャワーのコア位置のY

成分の分布。(f)再構成された宇宙線のエネルギー分布。エラーバー付きの青色の十字マーカーが
実データ、赤色のヒストグラムがMCを示す。モンテカルロイベントのヒストグラムは、実デー
タのヒストグラムの体積と等しくなるよう規格化されている。
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(a) χ2
G/d.o.f. (b) χ2

L/d.o.f.

(c) σS600/S600 (d) σG

図 3.8: 実イベントとモンテカルロイベントの再構成パラメータのヒストグラム（上段）と各ビン
ごとの DATA/MC比率（下段）。(a)空気シャワージオメトリへのフィットのクオリテ。(b)空気
シャワーの粒子数横方向分布へのフィットのクオリティ。(c)粒子数横方向分布フィットから得ら
れる 600 m地点での粒子数密度のフィットのエラーを 600 m地点での粒子数密度で割った値。(d)

宇宙線の到来方向のフィットエラー。エラーバー付きの青色の十字マーカーが実データ、赤色のヒ
ストグラムがMCを示す。モンテカルロイベントのヒストグラムは実データのヒストグラムの面
積と等しくなるよう規格化されている。これらパラメータの詳細は 4章で述べられている。
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第4章 TALE-SDアレイのイベント再構成

SDアレイは長時間稼働により統計量を稼ぐことが可能なため、SDアレイ観測データは 1次宇
宙線のエネルギースペクトルの決定に有利である。TALE-SDアレイによって宇宙線の到来方向と
空気シャワーのコア位置（以下、宇宙線の到来方向と空気シャワーのコア位置をまとめて「ジオメ
トリ」と呼ぶ。）、シャワー粒子数密度横方向分布、さらに 1次宇宙線のエネルギーを決定するソ
フトウェアはすでに存在していたが、エネルギーの決定にバイアスが存在し精度は 30%と悪かっ
た。そこで今回 TALE-SDアレイによるジオメトリと粒子数密度横方向分布を決定する手法を改
良し、エネルギー決定精度を向上させたソフトウェアを新たに開発し、TALE-SDアレイでの再構
成ソフトウェアを完成させた。この章ではその手法とソフトウェアについて述べる。

4.1 シャワー粒子到来時刻波および粒子数の決定
まず、SDで記録された波形から、空気シャワー粒子の SDへの到来時刻と粒子数を決定する。

ここではその手順について述べる。

4.1.1 粒子到来時刻の決定
SDで記録された波形から粒子の到来時刻を決定する手順について述べる。各 SDはレベル 0ト

リガーが発行される以前 640 nsから以後 1920 nsまでの範囲の FADC値を記録しており、この
データの先頭時間は粒子の到来時刻よりも早いため、データの先頭時刻をそのまま粒子の到来時
刻として用いてはいけない。そのため、波形の FADC値から信号の立ち上がり時刻と立ち下がり
時刻を求め、その立ち上がり時刻を空気シャワー粒子の到来時刻として用いる。以下にその手順
を示す。

1○ 波形の先頭から 8bin(=160 ns)分のペデスタルを差し引いた FADC値の積算値 (= S8)を計
算する。（ぺデスタルとその標準偏差はキャリブレーションデータに記録されている。）

2○ 1bin(=20 ns)ずつ移動しながら S8を計算することをくりかえし、S8がペデスタルの 8bin

分の積分値の 1.5σ以上になったとき粒子による信号とみなし、8binの先頭のビンを波形の
立ち上がり時刻とする。

3○ 決定された到来時刻の 1ビンの以前のビンの FADC値がペデスタルの 1.5σ以上ならばその
ビンを波形の立ち上がり時刻候補とする。

4○ 手順 3. をこの条件を満た差なくなるまで繰り返し、立ち上がり時刻を決定する。

5○ 決定された立ち上がり時刻から以後で最初に FADC値がペデスタルの 1.5σ以下になるビン
を波形の立ち下がり時刻とする。
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6○ これらの作業を波形の記録幅 (2560 ns)全体について行い、上記の条件を満たす波形が複数
存在する場合はそれぞれの波形の立ち上がり時刻と、立ち下がり時刻を求める。

この作業は上下層に対してそれぞれ行なう。図 4.1に波形の一例を示す。

図 4.1: SDで記録された波形の一例。赤線はペデスタルを示し、青線が立ち上がり時間と立ち下
がり時間を示している。また、その間の青く塗りつぶされた部分が粒子による信号と判定された
部分である。

4.1.2 粒子数の決定
次に波形を粒子数に変換する計算手順は以下の通りである。

1○ 4.1.1節の方法で判定された立ち上がり時間と立ち下がり時間の間を、粒子による信号の範
囲とし、ペデスタルを差し引いた FADC積算値を計算する。

2○ FADCカウントからエネルギー損失への変換係数（およそ 17 FADCが 1 MeVに対応する）
[53]を用いて、FADC値からエネルギー損失へと変換する。

3○ エネルギー損失から粒子数への変換係数（2 MeV =1粒子）[63]を用いて、エネルギー損失
から粒子数へと変換する。

4○ 複数の波形が存在する場合は全ての波形についてこの手順を行なう。

40



今回の解析では、上下層の粒子数の立ち上がり時刻が±240 ns以内で一致した時、それらの平均
を空気シャワー粒子のその SDへの到来時刻 (以後到来時刻と呼ぶ)とした。また、到来時刻の以
前 240 ns、以後 5000 nsまでの間の粒子数の総和をその SDに入射したを空気シャワー粒子数 (以
後粒子数と呼ぶ)とした。
また、非常に大きな FADC値（5%以上の非線形性が表れると予測）を記録した SDは、以下で

述べる、平面を仮定したシャワー面の場合の粒子到来時間分布へのフィッティングには用いられる
が、曲率を考慮したシャワー面での粒子到来時間分布へのフィッティング、粒子数密度の横方向分
布へのフィッティングには用いられないようにした。

4.1.3 TALE SDアレイの通信状態と不調検出器の検出
各 SDについて以下の項目を満たさない SDを不調な検出器として解析から除去した。

• SDのエネルギー損失から FADCカウントへの変換係数が 6以上 54以下 (典型値 17)

• SDのエネルギー損失から粒子数への変換係数が 1以上 (典型値 10)

• FADCのペデスタル値が 1以上 20以下 (典型値 5)

• レベル 0トリガーレートが 500 Hz以上 1000 Hz以下 (典型値 740 Hz)

• 1PPS間のクロック数のばらつきによる時刻の不定性が 100 ns以下

• 通信エラーが発生していない

4.1.4 バックグラウンドミューオンでトリガーされた SDの除去
SDには観測対象の空気シャワーによる粒子以外にも、バックグラウンドミューオンもランダム

に入射している。これらのミューオンの頻度はおよそ 700 Hzで、レベル 2トリガーで収集された
データのうち、700 Hz× 64 µs ∼ 4.5%がこのバックグラウンドミューオンのものである。
このバックグラウンドミューオンによる信号の除去する方法について述べる。まず、各 SDにつ

いて隣接している SDとの到来時間の差が、SD間の距離をR、光速度を cとして、R/c以下であ
るか確認する。もし到来時間の差が R/c以上の隣接 SDがあればその台数を記録する。その時記
録された台数が 2台以上の SDはバックグラウンドミューオンによるものとみなして、解析から除
去する。次に、各 SDについて隣接する SDがトリガーされているかを確認する。もし全ての隣接
する SDがトリガーされていない孤立した SDがあれば、その SDもバックグラウンドミューオン
によるものとみなして、解析から除去する。

4.1.5 空気シャワーイベントのジオメトリ初期値の決定
ここでは空気シャワーイベントのジオメトリとその初期値決定の方法について述べる。空気シャ

ワーイベントの到来時間や到来方向、コア位置をジオメトリフィッティングによるカイ 2乗を最小
にするようにフィットする段階よりも前に大雑把な方法で推定することは再構成に掛かる時間を減
らす点で有用である。そこで以下の方法で簡易的に仮決定した。
図 4.2にシャワーコアが地表へ時間 T0に到来した時点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、後述する u(ϕ)は n(θ, ϕ)を地表に射影した単位ベクトル、Rはコ
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ア位置の位置ベクトル、τiはシャワー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、li

は T0時点でのシャワー平面と i番目の SDとの間の距離、s(Ri)は SDのシャワー軸からの距離、
ρi、ti、Ri はそれぞれ i番目の SDの粒子数密度（単位、[粒子数/m2]）、空気シャワーの到来時刻、
位置ベクトルである。また、ここで幾何学的に ti = T0 + l/c+ τ(cは光速度)が成り立つ。

図 4.2: シャワーコアが地表へ時間 T0に到来した時点の空気シャワーの模式図。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、τiはシャワー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、liは T0時点でのシャワー平面と i番目の SDとの間の距離、s(Ri)は SD

のシャワー軸からの距離、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、位置ベクトルである。

以下RCOGをコア位置として仮決定する。この値は、N 台それぞれの地表検出器で測定された
粒子数密度から計算した空気シャワーのコアの重心位置であり、以下の式で表される。

(RCOG)k =

∑N
i=1 ρi (ri)xk∑N

i=1 ρi
(4.1)

xk(ただし、k = 1, 2, 3）はそれぞれRCOGの x、y、z軸成分を表している。
空気シャワーのコア位置とシャワー軸の方向ベクトル n (θ, ϕ)を地表に射影した単位ベクトルを

u(ϕ)とすると、シャワー面をフラットと仮定（図 4.2の T を T = 0と仮定）した時のある地表検
出器（i番目）の粒子到来時刻は以下の式で表される。

ti = T0 +
li
c
= T0 + [sin θ]

(Ri −R) · u
c

(4.2)

これのRにRCOG を用い逆に解くことで θ、ϕを仮決めし、結果として n(θ, ϕ)の簡易決定値を
得る。
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4.1.6 粒子到来時刻のシャワー面へのフィッティングによる到来方向の決定
到来方向をより精度良く決定するため本研究では、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を表す関数 τ に以下の式を用いた。τ とその標準偏差 στ は、Linsleyが求
めたシャワー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 [64, 14]をTA実験用
に天頂角 θ(単位は度)の関数としてパラメータ化したものである [62]。

τ = (8× 10−10)a(θ)
(
1.0 +

s

30

)1.5
ρ−0.5 [s] (4.3)

στ = (7× 10−10)a(θ)
(
1.0 +

s

30

)1.5
ρ−0.3 [s] (4.4)

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、南を 0◦として時計回りを正とした方位角 ϕの 2つである。

χ2
G (T0, θ, ϕ; ti) =

n∑
i=0

(
ti − tFITi

)2
σ2
ti

(4.5)

tFITi = T0 +
li
c
+ τi (4.6)

σti =
2

3
· στ + 10−18 (4.7)

ここでは、CERNで開発されたMINUITプログラムを用いて χ2
Gの最小値を求めた。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とする。

4.1.7 粒子数密度のフィッティングによる横方向分布の決定
次に、各検出器から得られた粒子数密度（単位は、粒子数/m2）を、横方向分布関数 (Lateral

Distribution Function、LDF)でフィットする。今回 LDFとして、AGASA実験で得られた以下
の経験式 [65]を用いた。

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] (4.8)

η(θ) = 3.97− 1.79 (sec θ − 1) (4.9)

また、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。
このLDFを用いて以下のχ2

Lを最小にするパラメータを求める [62]。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。ジオメトリ決定時と同様に CERNで開発されたMINUIT

プログラムを用いた。

χ2
L (Rx, Ry, A; ρi) =

n∑
i=0

(
ρi − ρFIT (si)

)2
σ2
ρi

(4.10)

σρi =
√
σ2
MIPi

+ ρi · (1 + 0.0049 + 0.01) (4.11)
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4.2 ジオメトリ、粒子数密度横方向分布再構成
以上で述べた手法を用いてジオメトリとシャワー粒子数密度横方向分布を再構成する。この節

では新たに作成した再構成プログラムを用いて、ジオメトリとシャワー粒子数密度横方向分布を
決定する手順を示す。

1○ 各 SDに対する空気シャワーの到来時刻と粒子数を求める。

2○ バックグラウンドミューオンによってトリガーされた SDを除去する（4.1.4節で説明されて
いる）。

3○ 全 SDで検出されたシャワー粒子数分布の重心を求める。これをコア位置の初期値として使
用する。コア位置の z成分Rz は、TALEの地表検出器が置かれている実際のそれぞれの座
標から z成分で重心の計算を行い、そこで計算された値で固定され以後変化しえない。(以
後、Rz fixedとする。Rz fixedは平均して 120 mから 160 mの値をとる。）また SDへの到来
時刻をシャワーフロントを平面と仮定しフィットを行い、χ2が最小となる到来時間 T0、天
頂角 θ、方位角 ϕを求め、これらを初期値として使用する（4.1.5節で説明されている）。

4○ 手順 3.で得られたコア位置、天頂角、方位角の初期値を用いてシャワー軸を仮決めする。こ
のシャワー軸と SDへの到来時刻を用いてシャワーフロントの曲率を考慮したシャワー面で
フィットを行い、χ2

Gが最小となるパラメータを求める。ここで各パラメータを変化させる
範囲は、T0は−10 µs以上、+10 µs以下 、θは 0◦以上、60◦以下、ϕは 0◦以上 360◦以下
である。

5○ 手順 3.で得られた空気シャワーのコア位置 (Rx, Ry, Rz fixed)と手順 4.で得られた到来方向
(θ, ϕ)を用いて粒子数密度の横方向分布関数へのフィットを行う。ここでも χ2

L が最小とな
るパラメータを求める。ここで各パラメータを変化させる範囲は、RxとRyは、−30 km以
上、+30 km以下、Aは、1× 10−5以上、2× 104以下である。

6○ 手順 5.で得られた空気シャワーのコア位置 (Rx, Ry, Rz fixed)を用いて、もう一度シャワー
フロントの曲率を考慮したシャワー面でフィットを行う。ここで各パラメータを変化させる
範囲は、手順 4.のフィット範囲と同じである。

7○ 手順 6.で得られた空気シャワーの到来方向 (θ, ϕ)を用いて、もう一度粒子数密度の横方向分
布関数へのフィットを行う。ここで各パラメータを変化させる範囲は、手順 5.のフィット範
囲と同じである。

8○ 手順 6.で得られた空気シャワー到来方向 (θ, ϕ)、到来時刻 T0、手順 7.で得られた空気シャ
ワーのコア位置 (Rx, Ry, Rz fixed)、Aを用いて、空気シャワーのジオメトリと粒子数密度横
方向分布を決定する。

4.3 1次宇宙線のエネルギー決定
空気シャワーのジオメトリと粒子数密度横方向分布フィッティングが成功した後の 1次宇宙線の

エネルギー決定方法について述べる。
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4.3.1 TALE-SDアレイのエネルギーテーブル
空気シャワーのジオメトリと粒子数密度横方向分布フィッティングが成功した後、シャワー軸か

ら 600 m離れた地点での粒子数密度 S600 ≡ ρ (600 m)と再構成された天頂角 θを用いて、1次宇
宙線のエネルギーを決定する。ρ(600 m)は以前の研究で 1次原子核種依存性の小さい良いエネル
ギーエスティメーターであることが分かっている [66]。シミュレーションイベントを再構成して求
まる S600と sec θとシミュレーションで指定した 1次エネルギーの関係を表したテーブル、すな
わちエネルギーテーブルを図 4.3に示す。実際のイベントに対してはこのテーブルを使って、再構
成された S600と sec θから 1次エネルギーを決定する。このエネルギー決定はCORSIKAによる
モンテカルロシミュレーションによって行われるため、以下で記述する大気蛍光望遠鏡で測定さ
れるエネルギーを用いてスケールする必要がある（シミュレーション依存性を小さくするため）。
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図 4.3: TALE-SDアレイのためのエネルギーテーブル。各点は再構成された S600と sec θの値を、
点の色は 1次エネルギーを表す。紫は 1016.7 eVを、赤は 1018.5 eVを表す。また、曲線はエネル
ギー毎に S600と sec θの点をフィットして得られた関数を表す。

4.3.2 エネルギーテーブルのためのイベントセット
TALE-SDアレイのエネルギーテーブルを作成するために用いたシミュレーションイベントセット

について述べる。今回、宇宙線粒子種は全て陽子とした。エネルギーは、16.7 ≤ log10EGEN ≤ 18.5

の範囲（0.1刻みで一定値）とした。各エネルギーに対して、天頂角 θ は 0◦ ≤ θ ≤ 45◦ の範囲
で 5◦ 刻みで一定値とした。方位角 ϕは南を 0◦ として時計回りに、0◦ ≤ θ < 360◦ の範囲で一様
ランダムに分布させた。コア位置は、3章の図 3.6(d)に示すように CLFを原点とする座標系で
(5.0, 16.0) kmの点を中心とする半径 5.5 kmの円内に一様ランダムに分布させた。このシミュレー
ションでは 1016.7 eVから 1018.5 eVの範囲のエネルギーで独立な空気シャワーイベントを 29501

個生成し、それらシャワーのコア位置と方位角を上記で述べた条件下でランダムに分布させ再利
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用することで、合計で 241659000個の空気シャワーを生成した。さらにシャワーの再利用の過程
で、2019年 10月 2日から 2020年 1月 29日の期間に稼働していた SDの実際のキャリブレーショ
ンデータの中からランダムに日時を取り出し、イベントの日時を再現している。これらのイベン
トを再構成し、さらに天頂角によるカット（θ ≤ 45◦）を除く他の全てのクオリティカットを課し
て残った 7915573個イベントからある固定された天頂角での S600の平均値を計算する。こうして
天頂角と S600から 1次宇宙線のエネルギーを推定するテーブルを作成した。

4.3.3 TALE FD（Hybrid）によるTALE SDのエネルギースケール
TALE-SDアレイで求まった 1次宇宙線のエネルギーは、TALE-FD(Hybrid)を用いてスケール

する必要がある。スケールする理由は主に２つある。１つ目は、SDアレイでは空気シャワーの粒
子数横方向分布からエネルギーを推定するために、ハドロン相互作用を考慮した大規模なモンテ
カルロシミュレーションでエネルギーと横方向分布の関係を求め、上記のようなエネルギー決定
テーブルを作る必要があり、結果として使用したハドロン相互作用モデルに依存してしまう。そ
のためエネルギーを別の適切なものでスケールし、TALE-SDアレイのエネルギー決定のモンテカ
ルロシミュレーション依存をなくす必要がある。２つ目は、TALE-FD(Hybrid)は 1次宇宙線のエ
ネルギー決定精度が良いということである。これは到来方向決定精度が良いこと、大気蛍光の放
射方向は等方的であるため 1次宇宙線の到来方向によらず観測できること、エネルギーをカロリ
メトリックに測定することができるためである。
図 4.3のエネルギーテーブルを用いて求まったエネルギーESDを TALEの FDによって測定さ

れたエネルギーEFDにスケールする。具体的にはTALE-SDとTALE-FD（Hybrid）の両方で観
測された同じイベントの宇宙線のエネルギーを比較し、TALE-SDのエネルギー決定を較正する。
2017年 11月 17日から 2021年 2月 23日の期間に得られたTALE-SDとTALE-FDで測定された
共通のイベントを比較した結果、式 (4.12)の関係があり、図 4.3のエネルギーテーブルを用いて
得られたエネルギーに対して 0.923倍のスケールが必要だと分かった。つまりTALE-SDで決定さ
れた 1次宇宙線のエネルギーは、TALE-FD(Hybrid)で決定されたエネルギーよりもおよそ 8%高
いことを示している。

ESD = 1.08× EFD (4.12)

4.4 TALE-SDアレイのイベントクオリティカットと性能評価
再構成を経てイベントのジオメトリとエネルギーが決定された後、1次宇宙線のエネルギーが精

度良く決まっているイベントのみを残す（以後、イベントクオリティカットと呼ぶ）。以下、６つ
のイベントクオリティカットの説明をし、それぞれのカットがエネルギー決定精度にどう影響す
るかについて述べる。また最終的に全てのカットをした後のエネルギー、角度決定精度について
も示す。

4.4.1 NSDによるカット
シャワー粒子が来た（3 MIP以上のヒット）と判断された SDが 5台以上存在する (NSD ≥ 5)

イベントを残す。図 4.5(b)は、このカットによるエネルギー決定精度への影響を示している。
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(a) (b)

図 4.4: TALE-SDとTALE-FDのエネルギーを比較した図。TALE-SDアレイとTALE-FDで、再
構成された共通のイベントを比較している。ここでTALE-SDのエネルギーESDは、既に 1/1.08

倍でスケールされている。図 (a)は、ESDとEFDの散布図である。赤色の直線は、ESD = EFDを
表している。図 (b)は、ESDとEFDの比の自然対数をとったヒストグラムである。赤色の曲線は、
ヒストグラムをガウス分布でフィットした結果を表している。

4.4.2 天頂角 θによるカット
再構成の結果、天頂角が 45◦以下 (θ ≤ 45◦)であったイベントのみを残す。図 4.5(c)はこのカッ

トによるエネルギー決定への影響を示している。このカットを行う理由は 2つある。１つ目は、天
頂角が 60◦以上で飛来してくる宇宙線はより多くの大気中の物質と相互作用し、地上に到達する時
には SDに入る信号が小さくなり再構成すること自体が難しいからである。2つ目は、TALE-SD

アレイのエネルギーテーブルを作るためのMCシミュレーションデータセットの最大の天頂角が
45◦であるということである。天頂角が 45◦以上の空気シャワーイベントを再構成するときは、0◦

から 45◦までのプロットを関数でフィットし外挿しているものを用いるため、エネルギー決定精度
が悪くなる。

4.4.3 ボーダーカット
TALE-SDアレイの端付近あるいはアレイの外にコアが落ちたイベントは S600（シャワー軸か

ら 600 m地点での粒子数密度）を再構成精度が悪く、結果としてエネルギーを低く見積られる
傾向がある。この事から、TALE-SD アレイの端を定義し、その端から少なくとも 100 m 内側
(DBorder ≥ 100 m)で再構成されたイベントのみを残す。図 4.5(d)にこのカットを行ったことによ
るエネルギー決定への影響を示す。

4.4.4 χ2/d.o.f.によるカット
イベント再構成過程でのジオメトリと粒子数密度横方向分布フィットでそれぞれ得られるχ2

G/d.o.f.

と χ2
L/d.o.f.が、χ2

G/d.o.f. ≤ 4、χ2
L/d.o.f. ≤ 2を満たすイベントのみを残す。図 4.5(e)は、この

カットによるエネルギー決定精度への影響を示している。
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4.4.5 Pointing Direction Uncertainty によるカット
イベント再構成過程でのジオメトリーフィットでは、CERNのMINUITを使用しており、この

ソフトウェアは、フィットで求まったパラメータの不確かさを与えてくれる。天頂角 θと方位角 ϕ

の不確かさをそれぞれ σθ、σϕとすると、Pointing Direction Uncertainty σGは以下で与えられる。

σG =
√
σθ2 + sin θ2σϕ2 (4.13)

σG ≤ 2.5◦を満たすイベントのみを残す。図 4.5(f)は、このカットによるエネルギー決定精度への
影響を示している。

4.4.6 Fractional S600 Uncertainty によるカット
イベント再構成過程で粒子数密度横方向分布フィットの結果得られる S600（シャワー軸から

600 m地点での粒子数密度）と、その不確かさ σS600がMINUITから得られる。Fractional S600

Uncertainty は、これらの比を取った σS600/S600 であらわされる。Fractional S600 Uncertainty

が 0.25以下 (σS600/S600 ≤ 0.25)を満たすイベントのみを残す。図 4.5(g)は、このカットによる
エネルギー決定精度への影響を示している。

4.4.7 イベントクオリティカットの効率
ここではそれぞれ６つのイベントクオリティカット効率について述べる。クオリティカット効率

は 4.2節の手順を経て再構成されたイベント数と、それらイベントに対しクオリティカットを適応
した後に残るイベント数の比で評価した。表 4.1は６つの個々のクオリティカット効率と６つ全て
のクオリティカット効率をまとめたものである。これらは全てMCシミュレーションによって生
成した空気シャワーを用いて計算している。表 4.1にあるように高エネルギーで効率が低いカット
は、天頂角、ボーダーカット、Fractional S600 Uncertainty によるカットであった。一方でNSD

と χ2/d.o.f.のカットの影響は比較的小さいことがわかる。しかし低エネルギーイベントでは状況
が異なり、天頂角、ボーダーカットの効率は比較的高い。この理由として天頂角については、天頂
角が大きいような低エネルギーの宇宙線は、大気に十分減衰されてそもそもアレイに到達しない、
もしくは到達するが空気シャワーとしてトリガーされないため、そもそも天頂角 45度以上の再構
成イベントが少ないということが考えられる。またボーダーカットについては、低エネルギーの
空気シャワーは高エネルギーの空気シャワーよりも横方向の広がりが小さいため、もしアレイの
端あたりにコア位置があった場合、高エネルギーイベントに比べヒットした SDの台数が少なく再
構成されにくいために、そもそもアレイの端付近の領域では再構成イベントが少ないことが考え
られる。

4.4.8 TALE-SDアレイの到来方向決定精度、エネルギー決定精度
ここでは、TALE-SDアレイの精度を評価した。精度評価のための空気シャワーイベントは全て

MCシミュレーションで生成したイベントである。到来方向の精度評価には、Opening angleとい
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図 4.5: クオリティカットのエネルギー決定精度への影響。再構成されたエネルギー EREC を縦
軸、モンテカルロシミュレーションで生成したエネルギー EGENを横軸とする散布図を示してい
る。(a)から (f)に行くまでに順々にカットを追加している。赤色の直線はEREC = EGENを表す。
(a)全くカットしていない時の散布図。(b)NSD ≥ 5でカットした時の散布図。(c)θ ≤ 45◦を加えて
カットした時の散布図。(d)DBorder ≥ 100 mを加えてカットした時の散布図。(e)χ2

G/d.o.f. ≤ 4、
χ2
L/d.o.f. ≤ 2を加えてカットした時の散布図。(f)σG ≤ 2.5◦ を加えてカットした時の散布図。

(g)σS600/S600 ≤ 0.25を加えてカットした時の散布図。
49



表 4.1: イベントクオリティカットの効率

クオリティカット 効率 効率 効率
E > 1017.0 eV E > 1017.5 eV E > 1018.0 eV

NSD ≥ 5 0.907 0.954 0.972

θ ≤ 45◦ 0.842 0.731 0.642

DBorder ≥ 100 m 0.853 0.774 0.705

χ2
G/d.o.f. ≤ 4 0.779 0.822 0.839

χ2
L/d.o.f. ≤ 2 0.994 0.996 0.996

σG ≤ 2.5◦ 0.967 0.962 0.955

σS600/S600 ≤ 0.25 0.424 0.561 0.618

全てのカット 0.293 0.351 0.330

う値を用いた。これは、シミュレーションで与えられた真の到来方向 nsimと再構成で求まった到
来方向 nrecのなす角で、以下の式で求まる。

δopening = cos−1 (nsim · nrec) (4.14)

図 4.6は、モンテカルロシミュレーションで生成したイベントを用いた３つのエネルギー範囲での到
来決定精度を表している。全イベントの 68 %が含まれるOpening angleの値を到来方向決定精度
とした。TALE-SDアレイによる宇宙線の到来方向決定精度は、1017.0 eV < EGEN < 1017.5 eVで
2.2◦、1017.5 eV < EGEN < 1018.0 eVで 1.7◦、1018.0 eV < EGEN < 1018.5 eVで 1.5◦であった。同様
のエネルギー範囲を観測している空気シャワーアレイ実験の決定精度と比較すると、KASCADE-

Grande実験では 1017.0 eV < EGEN < 1018.0 eVのエネルギー範囲でおよそ 0.7◦ となっており
[67]、TALE-SDアレイよりも決定精度が良い。これはKASCADE-Grandeの各地表検出器の間隔
が 137 mと、TALE-SDの各地表検出器の間隔 (400 m間隔で 40台、600 m間隔で 40台)よりも
密であることから、空気シャワーの到来時間分布、粒子数横方向分布をより詳細に測定できるか
らだと考えられる。
次に 1次宇宙線のエネルギー精度評価について述べる。シミュレーションで与えられた真のエネル

ギーをEGEN、再構成で求まったエネルギーをERECとして、(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を決定精度として評価した。図 4.7は、到来方向と
同様に３つのエネルギー範囲に分けた (EREC − EGEN) /EGENのヒストグラムである。TALE-SD

アレイによる宇宙線のエネルギー決定精度 σE とガウスフィットの結果得られたMeanはそれぞれ、
1017.0 eV < EGEN < 1017.5 eVで 22 %、−0.023、1017.5 eV < EGEN < 1018.0 eVで 20 %、0.020、
1018.0 eV < EGEN < 1018.5 eVで 20 %、0.102であった。同様のエネルギー範囲を観測している空
気シャワーアレイ実験と比較すると、KASCADE-Grande実験では 1017.0 eV < EGEN < 1018.0 eV

のエネルギー範囲でおよそ 15 % ∼ 20 %[68]、また、Auger SD-750のエネルギー決定精度は、
1017.0 eV < EGEN < 1018.0 eVのエネルギー範囲で 10 % ∼ 24 %と [50]、TALE-SDアレイのエ
ネルギー決定精度はこれらとほぼ同じで同等の性能を持っていることがわかった、
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(a) (b)

(c)

図 4.6: モンテカルロシミュレーションを用いたTALE-SDアレイによる宇宙線の到来方向決定精
度。３つのエネルギー範囲に分けた再構成とモンテカルロシミュレーション結果の開き角の累積ヒ
ストグラムである。(a)は 1017.0 eV < EGEN < 1017.5 eV、(b)は 1017.5 eV < EGEN < 1018.0 eV、
(c)は 1018.0 eV < EGEN < 1018.5 eVのエネルギー範囲である。横軸は開き角 δ、縦軸はイベント
の割合を表しており、点線はそれぞれのエネルギー範囲での全イベント数を 0から数えて 68 %の
イベント割合となる時の開き角を表している。
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図 4.7: モンテカルロシミュレーションを用いたTALE-SDアレイによる宇宙線のエネルギー決定
精度。(a) 1017.0 eV < EGEN < 1017.5 eVの範囲における (EREC − EGEN) /EGEN のヒストグラ
ム。(b) 1017.5 eV < EGEN < 1018.0 eVの範囲における (EREC − EGEN) /EGENのヒストグラム。
(c) 1018.0 eV < EGEN < 1018.5 eVの範囲における (EREC − EGEN) /EGENのヒストグラム。赤線
はヒストグラムをガウス関数でフィットした結果を表している。
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第5章 TALE-SDアレイで測定された宇宙線の
エネルギースペクトル

この章ではTALE-SDアレイで測定された宇宙線のエネルギースペクトルについて述べる。初め
にエネルギースペクトルの決定方法について説明する。次にモンテカルロシミュレーションを用い
て求められたTALE-SDアレイの aperture、exposureについて説明する。最後にTALE-SDアレイ
で測定された宇宙線のエネルギースペクトルについて述べ、それを他実験の結果と比較する。得ら
れたエネルギースペクトルのエネルギー範囲は、17.25 ≤ log10 (E/eV) ≤ 18.25である。測定のため
に使用したモンテカルロシミュレーションイベントはエネルギーが 17.25 ≤ log10 (E/eV) ≤ 18.25

の範囲のイベントであるため、真のエネルギーが 1016.95 eV以下のイベントが、誤って 1016.95 eV

以上のエネルギーで再構成される、もしくは真のエネルギーが 1018.55 eV以上のイベントが、誤っ
て 1018.85以下のエネルギーで再構成される (bin to bin migrationと呼ばれる)という事が考慮さ
れていないため、以降の解析では全て 17.25 ≤ log10 (E/eV) ≤ 18.25のエネルギー範囲のみので
解析を進める。

以下の議論では、宇宙線の微分フラックス J を次のように表す。

J =
d4N

dE dA dΩ dt
(5.1)

ここで dN は、あるエネルギー範囲 dEでのエネルギーを持ち、ある面積 dA、立体角 dΩ をある
時間幅 dtの内に通過した宇宙線を表している。
また、エネルギースペクトルの計算のために使用するモンテカルロのシミュレーションイベン

トセットは全て 3章 3.3.1節のイベントセットと同じである。

5.1 宇宙線エネルギースペクトルの測定方法
一般的にある天体からの粒子の到来頻度は、エネルギー、到来方向、時間に依存する。しかし

宇宙線の場合、銀河磁場によって進行方向を曲げられ地球に到達する時にはほぼ等方的に到来す
る。したがって宇宙線の到来頻度つまりフラックスは、宇宙線が持つエネルギーと組成にのみ依
存すると考えてよい。
初めに空気シャワーイベントを検出効率 100%で検出しそのイベントの宇宙線エネルギーが完全

に正確に決定することができる理想的な状況を考える。このような理想的な場合、空気シャワー
イベントの検出頻度から宇宙線のフラックスを簡潔に計算することができる。検出面積を A、立
体角を Ω（Aと Ω は、よく掛け算された形 AΩ で書かれ、これを geometric apertureと呼ぶ）、
観測期間を T、あるエネルギーで測定されたイベント数をNiとする。ここで iは log10Eのヒス
トグラムの i番目のビンを表し、そのビン幅 biに存在するイベント数がNiである。また Eiをビ
ン中央のエネルギー値とする。そうした場合 i番目のビンでのフラックスは次のように表される。
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Ji
IDEAL =

Ni/∆Ei

AΩ T
(5.2)

ここで、∆Eiは i番目のビンに対応するエネルギー幅で以下のように表される。

∆Ei =
(
10logEi+bi/2

)
−
(
10logEi−bi/2

)
= Ei · 10bi/2 − Ei · 10−bi/2

= Ei

(
10bi/2 − 10−bi/2

)
(5.3)

実際の検出器では、分解能が 0%でなく検出効率も 100%ではない。しかもそれらはエネルギーと
到来方向に依存する。つまり観測されたあるパラメータ分布から正しいパラメータ分布に直す必
要がある（一般的に、この手続きを unfoldingと呼ぶ）。これを行うために式（5.2）の理想的な微
分フラックスを、宇宙線のエネルギー、天頂角、検出器の分解能を考慮して変更した式は次のよ
うになる。

Ji =

(
NDATA

REC

)
i
/∆Ei

(NMC
REC)i

(NMC
GEN)i

AGENΩGEN T
(5.4)

ここで、(NDATA
REC

)
i
と (NMC

REC

)
i
は、それぞれ log10E のヒストグラムの i番目のビンの再構成さ

れたデータとモンテカルロシミュレーションのイベント数を表す。また (NMC
GEN

)
i
はモンテカルロ

シミュレーションで生成したイベント数、AGENΩGEN は、モンテカルロシミュレーションで生
成した geometric aperture、T はアレイによる空気シャワーの観測期間である。geometric aper-

ture AGENΩGENはモンテカルロシミュレーションで生成されており、現実のAΩ よりも大きい。
この理由は、AΩ は、空気シャワーのコア位置、天頂角のクオリティカットによってイベントが
カットされているためである。

5.2 TALE-SDアレイの apertureと exposure

式 (5.4)にあるAGENΩGEN、AGENΩGEN T はそれぞれモンテカルロシミュレーションで生成し
た apertureと exposureである。TALE-SDアレイのモンテカルロシミュレーションでは空気シャ
ワーのコア位置が TALE-SDアレイ全体が収まる半径 5.5 kmの円内に一様ランダムに入射する
ようにしている。また空気シャワーの天頂角は 0◦から 60◦の範囲を sin θ cos θ分布になるように
生成している。方位角については 0◦から 360◦の範囲で一様ランダムになるように生成している。
従って、モンテカルロシミュレーションによって生成される geometric apertureは以下のように
計算される。

AGEN = π (5.5)2 km2

ΩGEN =

∫ 2π

0
dϕ

∫ π/3

0
dθ sin θ cos θ = πsin θ2

∣∣π/3
0

=
3π

4
sr (5.5)

AGENΩGEN ≈ 224 km2 sr

また、アレイによる空気シャワーの観測期間 T は 2019年 10月 1日から 2020年の 1月 29日まで、
つまり T = 105日となる。この期間中検出器が何らかの理由（現地でのメンテナンス作業等）で稼
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働していない時間は、モンテカルロシミュレーションで再現されフラックスの計算式 (5.4)にある(
NMC

REC

)
i
/
(
NMC

GEN

)
i
で考慮される。例えば、あるいくつかの検出器が何らかの理由で動いていない

場合、再構成効率 (NMC
REC

)
i
/
(
NMC

GEN

)
i
が正常な場合に比べて少し小さくなる。このようにして個々

の検出器の状態を考慮する。図 5.1は、宇宙線のエネルギーの常用対数を横軸にとったTALE-SD

アレイの apertureと exposureである。

(a) (b)

図 5.1: モンテカルロシミュレーション式 (5.5)によって生成された TALE-SDアレイの aperture

と exposure。どちらも、検出器の検出効率、エネルギー、到来方向分解能を考慮している。図 (a)

は、モンテカルロシミュレーションで生成された TALE-SDアレイの apertureである。宇宙線の
エネルギー E > 1018.3 eVで、aperture∼ 20 km2srとなる。図 (b)は、モンテカルロシミュレー
ションで生成されたTALE-SDアレイの 105日の観測期間での exposureである。宇宙線のエネル
ギーE > 1018.3 eVで、exposure∼ 109 km2srとなる。

5.3 TALE-SDアレイで測定された宇宙線のエネルギースペクトル
TALE-SDアレイで測定された宇宙線のエネルギーヒストグラムと、このエネルギーヒストグラ

ムと式 (5.4)を使って得られた宇宙線のフラックスを図 5.2に示す。得られた宇宙線のエネルギー
スペクトルの構造をより見やすくするために、それぞれのビン事のフラックスに対してあるエネ
ルギービンの中央の値E3を掛ける。この結果を図 5.3に示す。さらに、得られたエネルギースペ
クトルを power law型の式 (5.6)でフィットした。

J (E) = K × E γ (5.6)

ここで、J (E)[eV−1 m−2 sr−1]は、1次宇宙線のエネルギーが E [eV]の時の宇宙線フラックス、
K は規格化定数、γ はベキ指数である。また、今回の解析で得られた TALE-SDアレイによるエ
ネルギースペクトルのデータ点は表 5.1にまとめた。
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(a) (b)

図 5.2: 図 (a)は、2019年 10月 2日から 2020年 1月 29日の観測期間で、TALE-SDアレイで再構
成されたイベントのエネルギーヒストグラムである。横軸のビン幅は、log10E の 0.1でとってい
る。図 (b)は、図 (a)のエネルギーヒストグラムと式 (5.4)を用いて計算した宇宙線の微分フラッ
クスを再構成されたエネルギーごとにあわらしたものである。

図 5.3: TALE-SDアレイで測定された宇宙線のフラックスを、宇宙線のエネルギーごとにプロッ
トした図。フラックスに対して、E3を掛けている。赤色の直線は、測定された宇宙線エネルギー
スペクトルを power law関数でフィットした結果を示す。

5.4 他の実験結果との比較
図 5.4に本研究で得られたエネルギースペクトルと TALE-FD Monocular、TA-SDアレイと

Auger実験の結果をプロットしたエネルギースペクトルを示す。TALE-SDアレイで決定された
エネルギースペクトルの形に注目すると、1017.6 eV付近で窪みがみられる。TALE-SDアレイの
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apertureは、400 m間隔で配置された SDアレイと 600 m間隔で配置された SDアレイの aperture

の足し合わせであり、宇宙線のエネルギーが 1017.6 eV以下では 400 m間隔の検出器をメインと
して宇宙線のスペクトルを測定し、1017.6 eVかそれ以上のエネルギーでは 600 m間隔の検出器を
メインとして測定している。そのため 1017.6 eV付近の apertureの切り替わりのエネルギーでエ
ネルギースペクトルに窪みがみられると考えられる。また、TALE-SDアレイで決定されたエネル
ギースペクトルのフラックス量に注目すると、TA-SDとTALE-FD Monocularの 2つの結果に比
べて、フラックスの絶対量が少ない。この原因は、本来であればモンテカルロシミュレーション
で宇宙線の質量組成をエネルギーごとに変化させ、現実の宇宙線の質量組成を考慮しなければい
けないが、本研究は宇宙線の質量組成を全て陽子と仮定した場合で解析しているためだと考えら
れる。
表 5.1に TALE-SD、TALE-FD monocular、Auger SD-750のエネルギースペクトルのフィッ

トの結果得られたベキ指数を示す。他の実験結果のベキ指数と比較すると、同じエネルギー範囲
(1017.0 eV < EREC < 1018.5 eV)でのフラックスのベキが、TALE-SDでは、－ 3.32±0.13、TALE-
FD単眼解析では、－ 3.19± 0.017± 0.026、Auger SD-750では、－ 3.298± 0.005± 0.10と誤差
の範囲内で一致した。

図 5.4: TALE-SDアレイ、TA-SDアレイ [69]、TALE-FD Monocular[70]、Auger SD-750[50]で
測定された宇宙線のエネルギースペクトル。フラックスに対してE3を掛けている。
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表 5.1: 今回の TALE-SDアレイの結果と、TALE-FD Monocular[70]、Auger SD-750[50]による
エネルギースペクトルの観測における同じエネルギー帯 (1017.0 eV < EREC < 1018.5 eV

)でのス
ペクトルのベキ指数 γをまとめたもの。

実験名 γ

TALE-SD −3.32± 0.13

TALE-FD Monocular −3.19± 0.017± 0.026

Auger SD-750 −3.298± 0.005± 0.10

表 5.2: TALE-SDアレイによって測定された宇宙線フラックス。log10E の各ビンについて、以下
の量をまとめた。log10 (E/ eV)はビン中心のエネルギー、Energy binはビンサイズ、Number of

Eventsはイベント数、Jはフラックス（単位は、eV−1s−1m−2sr−1） 、σstat.はフラックスの統計
誤差である。

log10 (E/eV) Energy bin Number of Events E3j (E)± σstat.(
eV2 m−2 sr−1 · 10−24

)
17.215 0.1 707 2.603±0.098

17.315 0.1 630 2.558±0.102

17.415 0.1 524 2.428±0.106

17.515 0.1 366 2.319±0.121

17.615 0.1 205 1.876±0.131

17.715 0.1 181 1.839±0.137

17.815 0.1 139 2.056±0.174

17.915 0.1 139 1.881±0.195

18.015 0.1 139 1.669±0.219

18.115 0.1 139 1.395±0.247

18.215 0.1 139 0.766±0.221
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第6章 結論

TALE-SDアレイの宇宙線のエネルギー決定精度を向上させるため、宇宙線再構成ソフトウェアを
新たに開発した。またモンテカルロシミュレーションを用いて新たに作成した再構成ソフトウェアの
性能を評価した。その結果、TALE-SDアレイによる宇宙線のエネルギー決定精度は、1017.0 eV <

EGEN < 1017.5 eVで22 %、1017.5 eV < EGEN < 1018.0 eVで20 %、1018.0 eV < EGEN < 1018.5 eV

で 20 %となり、以前のエネルギー決定精度 (∼ 30%、1017.0 eV < EGEN < 1017.7 eV)から向上が見
られた。またTALE-SDアレイによる宇宙線の到来方向決定精度は、1017.0 eV < EGEN < 1017.5 eV

で 2.2◦、1017.5 eV < EGEN < 1018.0 eVで 1.7◦、1018.0 eV < EGEN < 1018.5 eVで 1.5◦と以前の
到来方向決定精度と顕著な変化は見られなかった。
また、TALE-SDアレイで観測された実際のデータ解析結果と、宇宙線粒子種を陽子と仮定したモ

ンテカルロシミュレーション解析結果を比較したところ、完全には一致しなかったが大きな違いは見
られなかった。さらにTALE-SDアレイでエネルギースペクトルを測定するために、宇宙線粒子種
を陽子と仮定したモンテカルロシミュレーションを用いて実際の宇宙線イベントを再現することで、
2019年 10月 2日から 2020年 1月 29日の観測期間におけるTALE-SDの apertureを推定した。結
果、宇宙線のエネルギーがE > 1018.3 eVで、aperture∼ 20 km2srに達した。さらにこの aperture

を用いて 2019年 10月 2日から 2020年 1月 29日の観測期間での宇宙線のエネルギースペクトルを測
定した。他の実験結果と比べたところ、同じエネルギー範囲 (1017.0 eV < EREC < 1018.5 eV)でのフ
ラックスのベキが、TALE-SDでは、－3.32±0.13、TALE-FD単眼解析では、－3.19±0.017±0.026、
Auger SD-750では、－ 3.298± 0.005± 0.10と誤差の範囲内で一致した。今後は宇宙線の化学組成
モデルを考慮したモンテカルロシミュレーションを行い、TALE-SDアレイの実データとの比較、
化学組成を考慮した apertureの見積もりを行う予定である。また、TALE-SDアレイで観測され
ているデータが 2年分以上収集されているので、このデータを用いて宇宙線のエネルギースペク
トルを測定するつもりである。
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付録A キャリブレーションデータの一覧

1 時刻情報
2 検出器番号
3 検出器状態を示すフラグ
4 上層 PMTのエネルギー損失から光電子数への変換係数 [53]

5 下層 PMTのエネルギー損失から光電子数への変換係数 [53]

6 上層 PMTのエネルギー損失から FADC値への変換係数 [63]

7 下層 PMTのエネルギー損失から FADC値への変換係数 [63]

8 上層の 10分間のバックグラウンドミューオンヒストグラムをフィットした結果のピークの値
9 下層の 10分間のバックグラウンドミューオンヒストグラムをフィットした結果のピークの値
10 上層の 10分間のペデスタルの平均
11 下層の 10分間のペデスタルの平均
12 上層の 10分間のペデスタルの標準偏差
13 下層の 10分間のペデスタルの標準偏差
14 上層の 10分間のペデスタルヒストグラムをフィットした結果のピークの値
15 下層の 10分間のペデスタルヒストグラムをフィットした結果のピークの値
16 上層の 10分間のペデスタルヒストグラムをフィットした結果の左側半値
17 下層の 10分間のペデスタルヒストグラムをフィットした結果の左側半値
18 上層の 10分間のペデスタルヒストグラムをフィットした結果の右側半値
19 下層の 10分間のペデスタルヒストグラムをフィットした結果の右側半値
20 上層の 10分間のバックグラウンドミューオンヒストグラムをフィットした結果の自由度
21 下層の 10分間のバックグラウンドミューオンヒストグラムをフィットした結果の自由度
22 上層の 10分間のバックグラウンドミューオンヒストグラムをフィットした結果のχ2

23 下層の 10分間のバックグラウンドミューオンヒストグラムをフィットした結果のχ2

24 衛星数
25 上層の線形性
26 下層の線形性

表 1: TA実験用のモンテカルロシミュレーションパッケージで用いられるキャリブレーションデー
タの一覧。全て 10分間に一度更新される。TALE実験でも実データから同様のキャリブレーショ
ンデータを作成した。
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