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概要

宇宙線は V.F. Hess による発見以来 100 年を超える歴史を持つが, 高エネルギー宇宙線については
到来数の少なさから未だに謎が多い. これまでの観測結果から得られたエネルギースペクトルでは,

1017.2 eV付近に「セカンドニー」, 1018.7 eV付近に「アンクル」と呼ばれるスペクトルの折れ曲がり
があることがわかっている. この折れ曲がりは宇宙線の起源が銀河系内から銀河系外へ遷移し, 発生
源の物理が変化することによるものであるとするのが現在の定説であるが, 確証は得られていない.

我々はセカンドニー近辺以上の到来数の少ない高エネルギー宇宙線を観測するために, アメリカ
のユタ州で広大な検出面積を持つ TALE (Telescope Array Low energy Extension) 実験および TA

(Telescope Array) 実験を稼働して観測を続けている. TALE実験では, 約 21 km2 のサイトに 400m

または 600m間隔で 78台の地表粒子検出器を設置し, 10基の大気蛍光望遠鏡とのハイブリッド観測
を行っている. TA実験では, 約 700 km2 のサイトに 1.2 km間隔で 507台の地表粒子検出器を設置し,

38基の大気蛍光望遠鏡とのハイブリッド観測を行っている. 南半球で観測を行っている Pierre Auger

実験グループは, 8 EeV以上の高エネルギー宇宙線の大角度異方性探査を行い, このエネルギー帯での
結果が銀河系外起源を支持するものであるという結果を報告している. しかし, 依然として PeV領域
から EeV領域, そして最高エネルギーにかけて宇宙線の起源やその遷移は明らかではない.

本研究では, 地表粒子検出器から得られた TA実験 14年, TALE実験 3年のデータをもとに, およ
そ 100PeVから 100EeVの高エネルギー領域において北半球ではじめて統一的に大角度異方性探査
を行った. それぞれのエネルギー範囲における大角度異方性解析を行い, 解析手法やシミュレーショ
ン核種や大気による系統的な影響を見積もった. 赤道面に対する双極子振幅はおよそ EeV以下では,

10−2 程度の振幅で, 数パーセントの振幅上限値が得られた. 数EeV を超えるとおよそ振幅が 5% 程
度で振幅上限値が 10%のオーダーで得られた. いくつかの系統的な影響も考慮したが, 特に解析手法
による振幅の違いは誤差の範囲内で一致した. また, モデルとの比較も行い, EeV 以下で拡散モデル
により宇宙線が系外へ漏れ出し, EeV以上で起源が系外へ遷移し, 最高エネルギーでは銀河系外の局
所的な物質分布に従うと考える場合の振幅と矛盾はないことが北半球での結果からも得られた.
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第 1章

Cosmic Ray

1.1 宇宙線とは
宇宙線とは宇宙空間を飛び交っている高エネルギー放射線のことを指し, 宇宙線の組成においては

陽子が最も多くおよそ 9割を占めることがわかっている. 次いで多くを占めるのがヘリウム原子核で
およそ 8%である. その他にもリチウムや炭素や鉄などの原子核が飛来している. 広義には宇宙空間
を飛び交うミューオン, ニュートリノ, 中性子, 高エネルギー電磁波（X線や γ 線）を指して宇宙線と
称することもある. 特に 1015 eV以上の宇宙線については起源天体, 加速機構, 質量組成に関して謎が
多く, TA (Telescope Array)実験, Auger (Pierre Auger)実験をはじめとした数多くの観測的研究が
進行中である.

宇宙線の微分フラックスはこれまでの様々な実験での観測結果から図 1.1 に示すように, およ
そ E−3 に比例して減少することが分かっている [1]. 高エネルギー領域のエネルギースペクトル
を精密に測定すると折れ曲がりが見られることが知られており, それぞれ E ∼ 1015.5 eV はニー,

E ∼ 1017.2 eVはセカンドニー, E ∼ 1018.7 eVはアンクル, E ∼ 1019.7 eVはカットオフと呼ばれて
いる.

これまでに観測された最大のエネルギーを持つ宇宙線は 1020 eVを超えるエネルギーを有している.

現在, 人工的に作れる最大のエネルギーは欧州原子核素粒子研究所 (CERN) の加速器 LHCによる重
心系で E ∼ 1013 eV [2]のエネルギーであるが, これより 7桁も大きいエネルギーをもった粒子が宇
宙から降り注いでおり, 加速機構をはじめとして様々な点に興味が集まっている.
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図 1.1: 一次宇宙線のエネルギースペクトル [1].
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1.2 宇宙線の歴史
宇宙線は 1912年にオーストリアの物理学者 V.F. Hess (図 1.2)による気球実験によって発見され

た [3, 4]. Hessは高度と宇宙線強度の関係を調べ, 高度が上がるにつれて放射線強度が強くなること
を発見し, この高エネルギーの放射線が宇宙からきていることを突き止めた. 図 1.4 はその結果であ
り, 上空へ行くにつれてイオン密度が上昇していることがわかる. その後, 1913年から 1914年にかけ
て, W. Kolhörsterはより高精度な同様の実験を行い, Hessの実験結果を裏付けた [5]. 図 1.3はその
ときの気球実験の様子であり, 図 1.4の Kolhörsterによる結果では Hessの実験と同様の傾向の結果
が得られていることがわかる. Hessが発見した宇宙から飛来する放射線は 1925年に R.A. Millikan

の論文の中で宇宙線と名付けられ [6], 物理学に多くの新たな分野が誕生するきっかけとなった. Hess

はこの発見により, 1936年にノーベル物理学賞を受賞した.

図 1.2: Hess本人 [4].

3



図 1.3: Kolhörsterによる気球実験 [5].

図 1.4: Hess と Kolhörster による高度ごとのイ
オン密度の実験結果.上空へ行くにつれてイオン
密度が上昇している [5].

その後の宇宙線物理学は, ガイガーミュラーカウンターとクラウドチェンバーで宇宙線の飛跡を解
析することによって発展し, 多くの新粒子が発見された. これらの粒子は理論的に既に予測されていた
ものも多く, 実験での粒子発見によって理論の発展にもつながった. 陽電子は 1928年 P.A.M. Dirac

自らが導いた, 式 (1.1) で表される Dirac 方程式の中で理論的に予測され [7], 1932 年にアメリカの
C.D. Andersonにより発見された [8]. 式 (1.1)の γµ はガンマ行列を, ψ はスピノル場を表しており,

解として登場する負のエネルギー解を解消するためにディラックの海と呼ばれる概念を登場させ, こ
の中で反粒子の存在を認めている. Dirac は 1933 年に, Anderson は 1936 年にそれぞれノーベル物
理学賞を受賞している.

(iγµ∂µ −m)ψ = 0 (1.1)

ミューオンは, 1936年に Andersonらにより発見された [9]. この 2年前の 1935年に湯川秀樹は中
間子論と呼ばれる論文で中間子の存在を予言した [10]. 中間子論は陽子と中性子で構成される原子核
を安定に保つ機構として, 核子間に中間子を媒介とした核力が働いているとした素粒子物理学の理論
である. ミューオンが発見された当初, この粒子はまさに湯川が予言した中間子であると認識された
が（実際に初期は µ 中間子と呼ばれていた）, 後に核力を媒介する中間子ではないことが判明した.

その後, π 中間子は 1947年に原子核乾板を用いて C.F. Powellらにより発見された [11]. π 中間子の
発見により湯川は 1949年に日本人初のノーベル賞受賞者となり, 翌年の 1950年には π 中間子の発見
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者の Powellにもノーベル賞が与えられた. ニュートリノはW.E. Pauliがベータ崩壊の中で生じると
1930年に予言し [12], C.L. Cowanと F. Reinesによって 1956年頃に電子ニュートリノが発見され
た [13]. 1947年には G.D. Rochesterと C.C. Butlerが霧箱実験から V字型の飛跡を発見し, 後にK

中間子と名付けられた [14]. こうした様々な素粒子が地上で観測されたことは A. Einsteinの特殊相
対論の実験的証拠の 1つとなっている [15]. 相対論の効果を考えなければミューオンははるか上空で
寿命を迎えて崩壊するが, 相対論の効果を考慮すると式 (1.2) にあるように寿命が延びて飛来距離も
長くなり地上まで届くためである. 式中で v はミューオンの速度を表していて, cは光速, Lは相対論
を考慮しない場合の飛距離 L′ は考慮した場合の飛距離である.

L′ =
L√

1− v2

c2

(1.2)

1940～1950 年頃になると加速器が稼働されるようになり, 多くの素粒子を人工的に作れるように
なった. 素粒子物理の中心は宇宙線から加速器へ遷移していくことになる.

こうした宇宙線から新粒子が次々と発見される時代の最中, 宇宙線に関する他側面の発見も相次い
だ. 1933 年には東西からくる宇宙線の量が異なる東西効果が T.H. Johnson や E.C. Stevenson に
よって発見された [16]. 1939年には Johnsonや Stevenson は大気上空の宇宙線成分を調べ, 一次宇
宙線成分が正電荷を持った陽子であるという結論を付け, 翌年にはM. Scheinらもこの結果を支持す
る実験結果を発表している [17, 18]. 1938 年には P. Auger が約 150m に広がる粒子群（空気シャ
ワー）を発見した [19, 20]. 1949年には E. Fermiによってフェルミ加速モデルが提案された [21]. 宇
宙線の盛り上がりとともに 1940 年代から 1950 年代から世界各地で空気シャワーアレイでの宇宙線
観測実験が行われた.

1.2.1 Volcano Ranch実験
1959年から 1978年には Volcano Ranch実験 (New mexico, USA) が行われていた [22]. Volcano

Ranch 実験は 1018 eV 以上の宇宙線のエネルギースペクトルの解明を目的として, J. Linsley,

L. Scarsi, B. Rossi らによってニューメキシコ州の Volcano Ranchに設置された. 3.3m2 の検出器
を 442m間隔で三角形状に約 2 km2 の範囲に 19台配置した. のちに, 1018 eV以上の宇宙線観測のた
めに約 8 km2 に拡張されている [23]. この実験で 1962年に当時の観測史上最大のエネルギーを持っ
た 1020 eV を超える宇宙線イベントが初めて観測された [24]. この宇宙線イベントを図 1.5 に示す.

図中の数字はその検出器で観測された粒子数密度を表す. この観測時点では GZKカットオフの理論
モデルはまだ提唱されていなかったが, 3 年後の 1965年に A.A. Penzias と R.W. Wilson によって
2.7Kの宇宙背景放射が観測され [25], 翌年 GZKカットオフが提唱された. GZKカットオフのモデ
ルとは米国の K. Greisen と, ロシアの G.T. Zatsepin と V.A. Kuzmin がそれぞれ提唱したモデル
で, 5× 1019 eVを超える宇宙線は宇宙背景放射光子と光核反応をしてエネルギーを損失するため地球
からおよそ 50Mpc以内の近傍起源でないと地球まで到達しないと予測するものである [26, 27].

この他にも, Volcano Ranch実験では平均エネルギーが 5 × 1017 eVと 4 × 1018 eVでの異方性解

5



析が行われたが, 統計の範囲で等方的であるという結果報告であった [28].

図 1.5: Volcano Ranch実験で観測された史上初の 1020 eVを超える宇宙線 [24].

1.2.2 Fly’s Eye実験
1981年からは米国のユタ大学グループによって Fly’s Eye実験が始まった [29]. この実験で宇宙線

観測に大気蛍光望遠鏡 (Fulorescence Detector, FD) が初めて本格的に使用された. 大気蛍光法は図
1.6のように 1958年の乗鞍シンポジウムで初めて議論された [30]. Fly’s Eye以前に日本の埼玉県で
行われた堂平山での実験で, 初めての蛍光法でのシャワー観測に成功している [31]. そうした成果を
もとにユタ大学のグループによる Fly’s Eye 実験が開始され, Fly’s Eye Ⅰと Fly’s Eye Ⅱの 2 基が
3.3 km離れた場所に建設された. Fly’s EyeⅡは 1986年に完成したもので, これによりステレオ観測
が可能になったため, シャワー形状の再構成精度が向上した [29].
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図 1.6: 乗鞍シンポジウムで提案された蛍光望遠鏡の概念図 [30].

1991 年には GZK 限界を超える (3.2 ± 0.9) × 1020 eV のエネルギーを持った宇宙線が観測され,

「オーマイゴッド粒子」と名付けられた [32]. 2023年現在もこの粒子が観測史上最高のエネルギーを
もった宇宙線イベントである. GZKカットオフに関する実験的検証も同時に行われたが, 報告された
図 1.7のエネルギースペクトルの結果では, GZKカットオフの兆候は見られるものの, 有意には達し
ていないという報告であった [33]. この他にも, Fly’s Eye実験ではおよそ 1018.5 eVにアンクル構造
が観測された [34]. さらに, 質量組成に感度のある蛍光観測によって, 0.1 EeVから 10EeVにかけて
重い組成から軽い組成へ遷移していることが判明した [34].

図 1.7: Fly’s Eye実験でのエネルギースペクトル [33].
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1.2.3 HiRes実験
Fly’s Eye の実験後, 精度を上げた実験計画が提案され, 1994 年から High Resolution Fly’s Eye

(HiRes) 実験が開始された [35]. 256 個の光電子増倍管と直径 5.1m の反射鏡をもった望遠鏡の設
置によって分解能や感度の向上を達成した. 1997 年から稼働している HiRes Ⅰでは 22 基の望遠鏡
が設置され, 3◦ ∼ 17◦ の仰角を観測していた. ここから約 12.6 km 離れた場所にある HiRes Ⅱは
1999 年から稼働しており, 42 基の望遠鏡が設置され, 3◦ ∼ 31◦ の仰角を観測していた [36]. HiRes

Ⅰ, HiRes Ⅱともに 360◦ 視野の方位角を観測でき, 2006 年頃まで観測が続けられた. HiRes 実験で
も 4× 1018 eVにアンクル構造が観測され, さらに 6× 1019 eVに初めて GZKカットオフが観測され
た [37]. こうしたユタ大学のグループによる Fly’s Eyeや HiResの FD観測において GZKカットオ
フが観測されたことは, 同時期に SDによって行われていた AGASA実験 (次々小節)では GZKカッ
トオフが確認されなかったことと対照的である.

1.2.4 明野観測所
1977 年頃に地表粒子検出器 (Surface Detector, SD) を用いた明野実験が日本の山梨県の明野で

始まった [38]. 1014 eV から 1018 eV の宇宙線観測を目的に, 当初は 156 台のシンチレーション検出
器が配置され, 1 km2 の有効面積のアレイで観測を行っていた. 1983年から 20 km2 への拡張が行わ
れ, のちの AGASA 実験に引き継がれた. この実験では 1014.5 eV から 1019.8 eV という広範囲にわ
たってエネルギースペクトルの解析がなされ, 1015.7 eV, 1017.8 eV, 1018.8 eVに折れ曲がりが確認さ
れた [39, 40].

1.2.5 AGASA実験
AGASA (Akeno Giant Air Shower Array) 実験は山梨県の明野で 1990 年から 2004 年にかけて

行われ, 当時としては世界最大の宇宙線観測所であった [41]. この実験では, 2.2m2 の大きさのシンチ
レーション検出器 111台が設置され, およそ 100 km2 の有効面積を持つアレイであった.

この実験では図 1.8 に示すように GZK カットオフは確認されず, さらに高いエネルギーまでスペ
クトルが伸びているとする結果が得られ注目が集まった [42].
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図 1.8: AGASA実験でのエネルギースペクトル [42].

1.2.6 KASCADE実験
KASCADE実験は 1996年から 2013年までドイツのカールスルーエ工科大学で行われていた実験

である [43]. 13m間隔で 252台のシンチレーション検出器が設置され, 40,000m2 の有効面積であっ
た. KASCADE実験では, ニーの近辺である 100TeVから 100PeVのエネルギー領域に焦点を当て
てエネルギースペクトル [44]や質量組成 [45]の解析が行われた. 2003年からは KASCADE実験の
拡張実験である KASCADE-Grande 実験が開始され KASCADE アレイの南西に 137m 間隔で 37

台のシンチレーション検出器が設置された [46]. KASCADE-Grande 実験は約 0.5 km2 の有効面積
を持ち, KASCADE実験よりエネルギーの高い 1016 eVから 1018 eVに焦点を当てて観測した.

1.2.7 IceCube および IceTop実験
IceCubeニュートリノ観測所は, 南極のアムンゼン ·スコット基地の地下に設置された観測所であ

り 2011 年に完成後, 定常観測を続けている [47]. IceCube 実験では 120m 間隔で 86 本の垂直の穴
を掘り, それぞれの深さ 1450m から 2450m の間に 60 個で合計 5160 個の DOM (digital optical

module) が縦に並べられている. これらのセンサーは深さ 1 kmで上空から見ると 1 km2 の表面積を
持ち, 全体として 1 km3 の体積を持つ検出器となっている. IceCubeではニュートリノ観測のために
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作られた実験施設ではあるが地下まで到来する高エネルギーミューオンを通じて宇宙線観測も行って
いるこれに加えて IceTopと呼ばれる地表付近の 2つの水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 1 km2 の検出面積を持つ地表アレイがある [48]. これらの
検出器を図 1.9に示す.

図 1.9: IceCube（左）および IceTop（右）の検出器の配置図 [47, 48].

1.2.8 Pierre Auger実験
2004 年には有効面積約 3000 km2 を誇る Pierre Auger 実験がアルゼンチンのメンドーサ州で開

始された [49]. Auger 実験は三角格子状に 1.5 km 間隔で設置された 1600 台の水チェレンコフ検出
器（表面積が 10 m2 で水深が 1.2 m の水タンクの上部に 3 本の 9 インチ光電子増倍管が取り付け
られている構造）による地表検出と 4 ヵ所合計 27 基の FD（うち 3 基は, HEAT (High Elevation

Auger Telescope) の FD）による大気蛍光検出のハイブリッド観測を行っている [50]. Auger実験は
1018 eV以上の宇宙線に焦点を当てて観測を行っており現在世界最大の宇宙線観測施設である. HiRes

実験と AGASA実験での GZKカットオフの論争を解決することも Auger実験が始まった理由の一
つであったが Auger実験では最終的に GZKカットオフが確認されている [51].

Auger実験の観測範囲である 1018 eVより低いエネルギーを観測するために 750m間隔で 61台配
置され, 有効検出面積が約 24 km2 である SD750の実験も行われている [52]. この他にも 433m間隔
で 19台の SDを配置して 1016 eV程度の宇宙線を観測する SD433や, 既に述べた 3基での観測であ
る HEATの FDも行われている [53, 54]. さらに, 電波観測を目的とする Auger Engineering Radio

Array (AERA) 実験も存在する [55]. AugerPrimeという Auger実験の拡張計画もあり, 随時観測が
開始されている [56]. 図 1.10が Auger実験の観測所であり, 黒点が SD, 青線はそれぞれの FDの視
野角である.
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図 1.10: Auger実験サイト [52].黒点は SDを表し, 有効検出面積は 3000 km2 を誇る.

1.2.9 TA実験
2008 年には有効検出面積約 700 km2 を誇る TA 実験が米国ユタ州で開始された [57]. TA 実験は

1.2 km間隔で設置された 507台のシンチレーション検出器（面積 3m2）による地表での検出と 3ヵ
所に 38基設置された FDでの大気蛍光検出のハイブリッド観測を行っている. TA実験は 1018 eV以
上の宇宙線をメインに観測しており, 現在北半球最大の宇宙線観測施設であり Auger実験と合わせて
全天を視野に入れることができる.

2021年 5月 27日に, 図 1.11のような TA実験での観測史上最大の 244±29(stat.)±51
76 (syst.) EeV

の宇宙線が到来し,日本人が発見したことおよび明け方に発見されたことにちなんで「アマテラス粒
子」と名付けられた [58]. 図 1.11 の左図は観測されたアマテラス粒子のイベントで, 黒矢印はシャ
ワーの方向を示し, 円の大きさは各検出器が検出した粒子数を, 色はシャワーの到来時間差を表してい
る. 右図は粒子を検出した各 SDの波形信号である. アマテラス粒子は有力な候補天体が存在しない
領域から到来している. これまでの最高エネルギー粒子は Fly’s Eye実験での (3.2 ± 0.9) × 1020 eV

のオーマイゴッド粒子であり [32], 南半球での最高エネルギー粒子は Auger実験での 166 EeVであ
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る [59].

図 1.11: （左）TA実験で検出されたアマテラス粒子.黒矢印はシャワーの方向を示し, 円の大きさは
各検出器が検出した粒子数を, 色はシャワーの到来時間差を表している [58].（右）アマテラス粒子の
各 SDでの信号波形.

TA実験よりも高エネルギーの宇宙線を観測することを目的として TA×4と呼ばれる拡張実験計画
がある [60]. BRMの南東サイトとMDの北東サイト新たに計 500台の SDを 2.08 km間隔で配置す
る予定で, 完成すると名前の通り TA実験のおよそ 4倍である 3000 km2 の有効面積を持ったサイト
になる. 2023年時点で, 257台設置済みで随時観測が開始されている [61].

TA実験よりも低いエネルギーのセカンドニー領域の宇宙線に焦点を当てて観測することを目的に
TALE (Telescope Array Low energy Extension) 実験も行われている [62]. この実験は 1016.5 eV程
度の低いエネルギーの宇宙線までを観測対象としており, TAサイトの北西部に設置された. 2023年
には TALE実験サイトの北西に SD50台を並べ, 1015 eV程度のさらに低いエネルギーの宇宙線に焦
点を当てて観測をする TALE infill実験が始まった [63].

1.2.10 宇宙線観測の今後
次世代の新型大気蛍光望遠鏡の試みとして FAST (Fluorescence detector Array of Single-pixel

Telescopes)実験 [64]やCRAFFT (Cosmic Ray Air Fluorescence Fresnel lens Telescope) 実験 [65]

が行われている. さらに南北で統一して最高エネルギー宇宙線の謎に迫る GCOS (Global Cosmic-

ray Observatory) 構想とともにこれからの宇宙線物理学の発展の期待が高まっている [66]. FD や
SD 以外の観測手法の実験計画も提唱されている. 空気シャワーからの電波信号を観測しようとい
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う試みもある [67]. 空気シャワーからのマイクロ波放射を観測しようという試みや [68], レーダー
反射を測定することで空気シャワーを観測しようという試みもある [69]. JEM-EUSO (Extreme

Universe Space Observatory) 計画実験に代表される宇宙から空気シャワーの蛍光検出を行う試み
も始まっている [70]. 高度 400 km を飛行する ISS（国際宇宙ステーション）に設置された望遠鏡
による視野では, 地表での観測に比べて大きなエクスポージャー*1を観測することができる. EUSO

計画では, EUSO-TA [71], EUSO-balloon [72], EUSO-SPB [73], Mini-EUSO [74], K-EUSO [75],

POEMMA [76]といった数多くの計画が行われている. こうした研究で図 1.12のようなエクスポー
ジャーを達成することができると予測されている [77].

図 1.12: 様々な将来計画でのエクスポージャー推移の予測 [77].

*1 エクスポージャーとは, 面積と時間と立体角の積で表され, 宇宙線への感度の指標として使われる.
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1.3 質量組成
宇宙線の質量組成は主に FDでの Xmax 測定により推定される. 軽い組成の宇宙線が作るシャワー

は大気奥深くに浸透するため Xmax が大きくなり, 反対に重い組成の宇宙線が作るシャワーは Xmax

が小さい.

銀河系内起源の宇宙線の閉じ込め効果は原子番号におよそ比例する. これを質量組成の観点から観
測すると, 宇宙線起源が銀河系内から銀河系外へ遷移する領域では, エネルギーとともに重い組成に移
行していくことが予想される. 一方で, 1018 eVを超える宇宙線は銀河系外から来ていると考えられて
いるため, 再び軽い組成に移行していくことが予想される. これらの宇宙線の系内から系外への起源
遷移のモデルの予想は実験結果とよく一致しており, この考えを支持するものとなっている. 近年で
は, 1019 eV以上の最高エネルギー領域の宇宙線が重い組成である可能性が示唆されている [78].

図 1.13では Auger 実験, TA実験, Yakutsk 実験, Tunka 実験, LOFAR 実験で観測されたエネル
ギーごとのXmax 分布を表す [79, 80, 81, 82, 83, 84, 85, 86, 87, 77]. 1017 eV近辺で一次宇宙線は重
い組成を示し, 1018.5 eVに向けて軽い組成に変化し, それ以上のエネルギーでは再び重くなる傾向が
報告されている. 一方で質量組成の推定には, Sibyll, EPOS-LHC, QGSJET といった空気シャワー
のハドロン相互作用モデルへの依存性があるため注意が必要である.

図 1.13: 様々な実験で観測された質量組成分布 [79, 80, 81, 82, 83, 84, 85, 86, 87, 77].
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1.4 エネルギースペクトルの折れ曲がり
高エネルギー宇宙線領域に注目したエネルギースペクトルを見ると, 図 1.14 に示すように折れ曲

がりがあり, それぞれ E ∼ 1015.5 eV はニー, E ∼ 1017.2 eV はセカンドニー, E ∼ 1018.7 eV はア
ンクル, E ∼ 1019.7 eV はカットオフと呼ばれている [88, 89, 90, 91, 48, 92, 52, 93, 77]. この図で
横軸はエネルギーを, 縦軸は宇宙線強度を表しており, 単位は [/面積/時間/立体角/エネルギー]であ
るが見やすくするためにエネルギーの 3 乗を乗じている. ここでの実験結果は全粒子に対するエネ
ルギースペクトルである. 近年の精密測定により, E ∼ 1016.2 eV 近辺にローエネルギーアンクル,

E ∼ 1019.2 eVにインステップと呼ばれる新たな構造も見え始めている. 報告されている詳細なスペ
クトルのべきを表 1.1に示す [94, 52].

図 1.14: エネルギースペクトル.縦軸は宇宙線強度にエネルギーの 3乗をかけている [88, 89, 90, 91,

48, 92, 52, 93, 77].

表 1.1: エネルギースペクトルのべき [94, 52].

TA実験 Auger実験
セカンドニー (1.58± 0.05± 0.2)× 1017eV

γ2 −3.27± 0.02 −3.283± 0.002± 0.10

アンクル 1018.70±0.01eV (5.0± 0.1± 0.8)× 1018eV

γ3 −2.62± 0.03 −2.54± 0.03± 0.05

インステップ 1019.22±0.08eV (1.4± 0.1± 0.2)× 1019 eV

γ4 −2.85± 0.07 −3.03± 0.05± 0.10

カットオフ 1019.83±0.04eV (4.7± 0.3± 0.6)× 1019 eV

γ5 −4.47± 0.41 −5.3± 0.3± 0.1
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1.4.1 ニー
1015.5 eV 付近のエネルギースペクトルの折れ曲がりはニーと呼ばれる. ニーの折れ曲がりの原因

の有力な説には, 銀河系内の超新星残骸 (supernova remnant, SNR) による陽子の衝撃波統計加速
の加速限界であるとするものと銀河系内宇宙線陽子の閉じ込め限界であるというものがある. 前者
は衝撃波統計加速によりおよそ 1015 eV 程度まで加速が可能であると考えられていることが根拠で
あり, 現在のところ有力な説である [95, 96]. 後者は銀河系磁場による宇宙線陽子の軌道曲率半径
（ラーモア半径）をローレンツ力と遠心力のつり合い式から計算する. 銀河磁場 (B ∼ 3 × 10−10 T),

E = 1015 eVと仮定した際の宇宙線陽子のラーモア半径は 1 pc程度であり, 銀河直径 3万 pcや銀河
の厚み ∼ 100 pcと比べて小さいが, このエネルギー帯の宇宙線から系外への宇宙線の漏れ出しが徐々
に始まっていると考えるのがこの説である.

1.4.2 セカンドニー
1017.2 eV 付近のエネルギースペクトルの折れ曲がりはセカンドニーと呼ばれる. セカンドニーの

折れ曲がりの原因の有力な説の一つ目は, ニーが SNR による陽子の加速限界であるならばセカンド
ニーは鉄原子核の加速限界を迎えているのだろうと考えるものである. 図 1.13に示す質量組成の推移
の結果は 1つ目の説の裏付けとも言うことができる.

セカンドニーの 2つ目の可能性は銀河系外への宇宙線の漏れ出しが起こっていると考える説である.

軽い組成が抜け出すと考えるものと重い組成の原子核が抜け出すと考えるものがあるが, 図 1.13を参
照するとセカンドニー以上のエネルギー帯で宇宙線の組成は軽くなっているため, この説を支持する
のであれば重い組成の原子核が抜け出していると考えるべきである.

1.4.3 アンクル
アンクル構造が生じる 1つ目の説は宇宙線起源が銀河系内から銀河系外遷移へ変化したことが原因

とするものである. 銀河系内から銀河系外への一次宇宙線起源が遷移するという 2017年や 2020年に
Augerから報告された大角度異方性の結果はこの説を支持するものとなっている [97, 50]. 図 1.13の
質量組成の図で, アンクル近辺で軽い組成に遷移していることもこの説を支持する理由の 1つになっ
ている.

アンクル構造の 2つ目の可能性は宇宙線陽子が宇宙マイクロ波背景放射（CMB, Cosmic microwave

background）と反応して式 (1.3)のような電子対生成を起こすことが原因とするものである [98].

p+ γCMB → p+ e+ + e− (1.3)
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1.4.4 カットオフ
スペクトルのカットオフ構造は HiRes [37], TA 実験 [99], Auger 実験 [100] で確認されている.

カットオフ構造にはいくつかの説があるが, 有力とされる 2つの説には陽子による GZK限界が見え
ているとする説と天体の加速限界による説がある. 前者の GZK 限界とは超高エネルギーの宇宙線
は宇宙マイクロ波背景放射と反応してエネルギーを落とすため, ある一定以上のエネルギーを持った
宇宙線は地球に届かないとする考えである [26, 27]. GZK限界以上の宇宙線は地球からおよそ 50～
100Mpc以内にある天体からのみ到達できるとしているため, この説が正しく近傍に突発天体があれ
ば最高エネルギー宇宙線の異方性が大きく現れると考えられている. GZK 限界を超えた宇宙線は式
(1.4)の反応を起こすと考えられている.

p+ γCMB → ∆+ → p+ π0

p+ γCMB → ∆+ → n+ π+
(1.4)

GZK限界のエネルギーは上の 1つ目の反応式を例に考えると式 (1.5)で計算される.

(Eγ + Ep)
2 − (Pγ + Pp)

2 ≧ (mp +mπ)
2

m2
p + 2EγEp − 2|Pγ ||Pp| cos θ ≧ m2

p +m2
π + 2mpmπ

2EγEp + 2EγEp ≧ m2
π + 2mpmπ

Ep ≧ m2
π + 2mpmπ

4Eγ
≃ 6.2× 1019 eV

(1.5)

長らく GZK限界説がほぼ間違いないと考えられてきたが, 近年後者の天体の加速限界による説が
浮上している. 図 1.13のように Auger実験が報告した質量組成の結果を見ると, 1020 eV近辺になる
と再び重い組成の宇宙線が主成分になっている可能性がある. アンクルの原因として銀河系外陽子へ
の遷移の説があったが, アンクルのエネルギーを陽子鉄比の 26倍すると, カットオフのエネルギーに
近いということと合わせてこの説を支持する理由となる.

これ以外にも超高エネルギーでは特殊相対論が適用できない説や SHDM (super heavy dark

matter) による新物理がある説をはじめとして多くの説があり, 今後の詳細解析が必要な分野となっ
ている [101, 102, 103].
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1.5 加速機構
現在考えられている高エネルギーの宇宙線への加速機構を述べる [104, 105].

1.5.1 フェルミ加速モデル
宇宙線がべき乗で減衰するモデルはフェルミ加速モデルでおおよそ理解できる. フェルミ加速モデ

ルとは, 宇宙線が星間物質の磁気流体プラズマ中を運動する際に各々の粒子が運動エネルギーを得る
というモデルである [105]. このモデルを仮定するとエネルギーの冪乗則が自然に導かれる.

初期エネルギーが E0, 一回の衝突で ∆E = ξE のエネルギーを得るとすると, n回衝突後のエネル
ギーは En = E0(1 + ξ)n となり, エネルギーが E に到達するまでの必要な衝突回数は式 (1.6) で書
ける.

n =
log
(

E
E0

)
log(1 + ξ)

(1.6)

エネルギーが E に到達するためには n回以上衝突する必要がある. 衝突後に加速領域から逃げる確
率を Pesc とすると, E 以上のエネルギーを獲得する粒子数は, 式 (1.7)で書ける.

N(≥ E) ∝
∞∑

m=n

(1− Pesc)
m =

(1− Pesc)
n

Pesc
=

1

Pesc

(
E

E0

)−γ

γ =
log
(

1
1−Pesc

)
log(1 + ξ)

∼ Pesc

ξ
=

1

ξ
× Tcycle

Tesc

(1.7)

ここで平均的な加速サイクルの時間を Tcycle, 加速領域から脱出する時間を Tesc としている.

このようにしてエネルギーのべき乗則が導かれる. フェルミ加速モデルは獲得エネルギーの速度依
存に応じて, フェルミの一次加速と二次加速がある.

1.5.2 フェルミの二次加速
フェルミの二次加速は, フェルミ自身が考案したオリジナルのモデルで, 動くプラズマ雲の中にエネ

ルギーを持った宇宙線が入射することで加速されるというものである [21, 105, 106].

宇宙線がガス雲に対しエネルギー E1, 入射角 θ1 で入り, エネルギー E2, 散乱角 θ2 で出るとする.

雲とともに動く系でのそれらの値を E′
1, θ

′
1, E

′
2, θ

′
2 と表すと, Γをローレンツ因子, β = V

c をガス雲
の速度として次のように書ける.

E′
1 = ΓE1(1− β cos θ1)

E2 = ΓE′
2(1 + β cos θ′2)

(1.8)
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E′
1 = E′

2（弾性散乱）から次の関係式がわかる.

E2 = E1Γ
2(1− β cos θ1)(1 + β cos θ′2) (1.9)

エネルギー変化率 ∆E

E1
=
E2 − E1

E1
は式 (1.10)で書ける.

∆E

E1
=

1− β cos θ1 + β cos θ′2 − β2 cos θ1 cos θ
′
2

1− β2
− 1 (1.10)

プラズマ磁気雲の内部で宇宙線は磁場の影響を受けて不規則に何度も散乱し, 出てくる角度はほぼラ
ンダムになるため ⟨cos θ′2⟩ = 0となり, cos θ1 は衝突の確率は相対速度に比例する次の形で表される.

dn

d cos θ1
=
c− V cos θ1

2c
(−1 ≤ cos θ′2 ≤ 1) (1.11)

ここから, ⟨cos θ1⟩ = −β
3 になり, 平均エネルギー獲得比は次の式で書ける.

ξ =
1 + 1

3β
2

1− β2
− 1 ∼ 4

3
β2 (1.12)

速度に対して二次でエネルギー獲得が影響することがわかる. 二次加速モデルにおいては, ρc を雲の
空間密度, σc を散乱断面積として, べきが式 (1.13)のようになるが, ガス雲の特性に依存してしまう
問題がある.

γ ∼ 3

4β2cρcσcTacc
(1.13)

1.5.3 フェルミの一次加速（衝撃波統計加速）
フェルミオリジナルのモデルであるフェルミ二次加速に対し, 後に考案されたフェルミの一次加速

モデルでは, 衝撃波面の存在を取り入れており, 粒子が図 1.15のように衝撃波面の上流と下流をガス
雲の散乱で行ったり来たりすることで加速される [105, 106].

図 1.15: 衝撃波面での加速 [106].
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ここでも式 (1.10)から始める. ここでは, 衝撃を受けていない上流のガスに対する衝撃を受けた下
流のガスの速度を V として, β = V

c である.

∆E

E1
=

1− β cos θ1 + β cos θ′2 − β2 cos θ1 cos θ
′
2

1− β2
− 1 (1.14)

衝撃波加速では, ⟨cos θ′2⟩は次の式から計算される.

dn

d cos θ′2
= 2 cos θ′2 (0 ≤ cos θ′2 ≤ 1) (1.15)

ここから, ⟨cos θ′2⟩ =
2

3
となり, θ1 については

dn

d cos θ1
=
c− V cos θ1

2c
(−1 ≤ cos θ1 ≤ 0) (1.16)

から ⟨cos θ1⟩ = − 2
3 となり, 一度の衝突で得るエネルギー比は次のようになる.

ξ =
1 + 4

3β + 4
9β

2

1− β2
− 1 ∼ 4

3
β =

4(u1 − u2)

3c
(1.17)

このモデルでは速度に対して一次でエネルギーを獲得することがわかる. 二次加速モデルと比較して,

より効率的にエネルギーを得ることができるが, これは正面衝突の確率が高いためである. このモデ
ルでの Pesc は ρCR を加速される宇宙線の数密度として次のように書ける.

Pesc =
ρCRu2
cρCR/4

=
4u2
c

(1.18)

よって一次加速モデルでのべきは

γ =
Pesc

ξ
=

3
u1

u2
− 1

(1.19)

ここで気体の運動論から Cp を定圧比熱, Cv 定積比熱, Mをマッハ数として次が成り立つ.

u1
u2

=
(
Cp

Cv
+ 1)M2

(
Cp

Cv
− 1)M2 + 2

(1.20)

単原子ガスの Cp

Cv
= 5

3 を代入すると, γ = 1+
4

M2 − 1
が導かれる. 強い衝撃波 (M1 >> 1) を仮定す

ると, N ∝ E−γ−1 で表されるエネルギースペクトルは E−2 のスペクトルを作り出す. 伝播を通して
我々が観測するスペクトルはさらに急になり, 地球で観測されるニー以下の E−2.7 に近くなる [106].
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1.5.4 パルサー放射
パルサーの回転エネルギーを利用して, 高エネルギー宇宙線が生成されるとするモデルがある [104].

星が重力崩壊して小さくなると, 星の近傍での磁場は崩壊前に比べて大きくなる. この磁場と星の回
転により強力な電場が形成され, 高エネルギーまで加速される. 具体例として半径 20 kmの 30msパ
ルサーを考えると, その回転速度は次のようになる.

v =
2πRpulsar

Tpulsar
=

2π × 20× 103

3× 10−2
∼ 4× 106(m/s) (1.21)

電場は自転と磁場が垂直であれば最大となり, この時の電場は |E| = vB ∼ 1015(V/m) となり, 1m

ごとに PeVという大きなエネルギーを得ることができる.

1.5.5 連星放射
パルサーと通常星の連星でも高エネルギー宇宙線加速が行われていると考えられている [104]. 連星

系では, 通常星の物質が降着円盤へ落ちていくが, こうした巨大なプラズマ運動により, 中性子星近傍
には非常に強い電磁場が存在する. パルサーへ落ちる陽子が獲得する重力エネルギーは式 (1.22)で書
ける. ただし陽子の重さmp ∼ 1.67× 10−27 kg,Mpulsar = 2× 1030 kg, Rpulsar = 20 kmとした.

∆E = −
∫ Rpulsar

∞
G
Mpulsarmp

r2
dr ∼ 70 MeV (1.22)

この時にパルサーへ落ちる陽子が獲得する速度は

v =

√
2GMpulsar

Rpulsar
∼ 1.2× 108 m/s (1.23)

となる. 降着円盤に垂直な中性子星の磁場によってローレンツ力が生み出され, その力が粒子に与
えるエネルギーは E = evB∆sとなり, 例えば現実的な値として v ∼ c,B = 106 T,∆s = 105 mを代
入すると, E = 3× 1019 eVまで加速することができる.
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1.6 大角度異方性
宇宙線は地球に日々飛来しているが, 高エネルギーの宇宙線に関しては起源が未だにわかっていな

い. 宇宙線は荷電粒子であるため銀河系内や銀河系外の磁場によって偏向されてしまうことは起源探
査が難しい理由のひとつである [107]. そのため, 近年では磁場の影響を受けないため到来方向を決定
できるニュートリノや電磁波を活用したマルチメッセンジャー天文学も活発に行われている. しかし,

宇宙線の起源を知るうえで, 宇宙線到来方向の大角度異方性解析を行うことはスペクトルや組成の分
析と合わせて非常に重要である.

1.6.1 起源候補
異方性解析は宇宙線起源探査を目的に行われるが, はじめに現在考えられている宇宙線の起源天体

候補をここに記載する.

E ≤ 1015eV の宇宙線起源は超新星残骸からの衝撃波統計加速が有力であると考えられている.

E ≥ 1015eVの宇宙線起源は一致した理解は得られていないが, 高エネルギーまで粒子を加速させる
ためにはある領域に閉じ込めた上でエネルギーを与える必要があることから巨大な磁場や天体半径
をもった宇宙の激烈な天体現象と関連していると考えられており, 候補天体はいくつか挙げられてい
る [108, 109, 110, 111, 112].

活動銀河核 (Active Galactic Nuclei, AGN)

ガンマ線バースト
暗黒物質
マグネター
銀河団
スターバースト銀河

AGN は非常に強大なエネルギーを持った銀河中心核のことで, 中心のブラックホールへ降着する
重力エネルギーを粒子の運動エネルギーに変換している. AGN加速では周囲放射場との衝突による
エネルギー損失が顕著で最大加速エネルギーは 1019 eV 程度と考えられている [113]. ガンマ線バー
ストはガンマ線が一定時間連続して観測される現在知られている中で最大光度の天体現象である. 暗
黒物質は宇宙理論と観測の不一致を説明するための候補として挙げられる現在は未発見の物質である.

マグネターは強力な磁場を持つ中性子星である. 銀河団は多数の銀河が互いの重力で集まった天体を
指す. スターバースト銀河は爆発的に星形成がなされている銀河である. こうした大きな規模の天体
が最高エネルギー宇宙線を放出しているのではないかと考えられており,起源天体を特定するために
宇宙線観測実験は日々続けられている.
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起源候補天体を議論する上で磁場強度と天体の大きさに対する加速エネルギーの制限を図にした
｢ヒラスプロット｣は有名である. これを図 1.16に示す [111]. 磁場強度と天体の大きさを変数として
多くの天体がプロットされており, 図の右上に書かれてある天体ほど粒子を大きく加速することがで
きる. 例えば, 図の斜めの黒線は陽子を 1020 eVまで加速できる天体の大きさと磁場の強さの要求を
表し, この線より右上に表示されている候補天体は陽子を 1020 eV以上に加速させることが可能であ
ることを意味する.

図 1.16: ヒラスプロット [111].

ヒラスプロットは粒子加速においては加速天体の閉じ込めを抜けるとその天体からはエネルギーを
それ以上もらわないという条件とラーモア半径が天体半径を超えない条件から作られる. ラーモア半
径と天体半径の関係から式 (1.24)のように最大エネルギーを定義することができ, q は電荷, B は磁
場, Rは天体の大きさを表す.

Emax ∝ qBR (1.24)
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1.6.2 双極子構造
到来した宇宙線の相対強度 Irel の分布は一般に, 式 (1.25)のような展開式で書ける.

Irel = 1 +
∑
l≥1

l∑
m=−l

almYlm

(π
2
− δ, α

)
= 1 + d · u(α, δ) +O

(
a{lm}l≥2

) (1.25)

ここでの uは到来方向の単位ベクトル, dが異方性の双極子構造を決定する成分となる. これまでの
実験から宇宙線は高エネルギーを除くとほぼ等方的に到来することがわかっているが,完全に等方的で
はなく, TeV領域ではおよそ 10−4 ∼ 10−3 の異方性が確認されている [114, 115, 116, 117, 118, 119].

宇宙線のフラックスは式 (1.26)で書ける [120]. ここで, pを運動量として β = p·u
p である.

j = jdiff + jflow = 2πβn

∫ 1

−1

dββf(r, pu) (1.26)

jdiff は宇宙線の密度勾配によるもの, jflow は宇宙線と観測者の相対運動に起因するものである. こ
の 2つの要素から双極子成分が現れ, 特に大きなものが支配的になる.

jflow に関する項を考える. 以下, プライム付きは宇宙線の系, プライムなしは観測者の系を表す. 粒
子分布関数のテイラー近似を考えると,

f(r, pu) ∼ f ′(r, pu)− p

vCR
vflow · ∂f

′(r, pu)

∂p
= f ′(r, pu)

(
1− vflow · p

vCRp

d(ln f ′)

d(ln p)

)
(1.27)

f ∝ ·p−2−γ であることを用いると, 双極子成分は次のようになる.

dflow = −vflow

vCR

d(ln f ′)

d(ln p)
=

vflow

vCR
(2 + γ) (1.28)

これはコンプトン・ゲッティング効果である [121]. 太陽系が銀河中心周りを v = 220± 20(km/s)

で回転することで δ ∼ 3× 10−3 程度の双極子振幅が生じるはずである. なお, この効果は実験で観測
されておらず, 宇宙線プラズマが銀河磁場と共回転することで異方性成分は減少するという解釈が与
えられている [122]. 太陽の周りに対する地球の公転によるコンプトン・ゲッティング効果は式 (1.28)

から, 3.82× 10−4 の振幅が太陽時で 6時に現れると予想される [116]. こちらの効果は実験で観測さ
れており, Tibet実験で観測されたコンプトン・ゲッティング効果を図 1.17に載せるが, 理論（破線）
と実験（実線）が素晴らしい精度で一致している [123]. コンプトンゲッティングによる振幅は粒子種
やエネルギーには依存しない.
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図 1.17: コンプトン・ゲッティング効果 [123].

jdiff の項を考える. 観測者の周りに異方的に分布する宇宙線源は局所的な密度勾配をもたらし, 拡
散伝播モデルにおいて, 式 (1.29)で与えられる宇宙線フラックスが存在することになる.

jdiff = −D⊥∇⊥n−D∥∇∥n+DAb×∇n (1.29)

ここで, D∥ は平均的な磁場 (B0) に対して平行な成分の拡散係数を, D⊥ は垂直な拡散係数を表し,

DA は非対称なホール拡散項でドリフト効果を決定する [124, 125]. nは宇宙線密度, b = B0

|B0| は規則
的な磁場方向の単位ベクトルである.

拡散近似における双極子異方性は, 式 (1.30)で表される.

d = −3jdiff
nc

(1.30)

式 (1.29)に関し, ニー以下の宇宙線に対しては振幅は主に D⊥ で決定され, d ∝ E
1
3 となる [124].

D⊥ ≃ D0
⊥

(
E

E0

) 1
3

(1.31)

dN

dE
∝ E−β− 1

3 (1.32)

なお, 乱流スペクトルにおいて, D(E) ∝ Eα とした際に, コルモゴロフ拡散は α = 1
3 , クライクナ

ン拡散は α = 1
2 , ボーム拡散は α = 1に対応する [126]. 拡散係数のべきは B/C比率のエネルギー依

存性からわかるが, AMS-02の結果からD ∝ Eδ として,0.333± 0.014(stat)± 0.005(syst)であり, 実
験的にはコルモゴロフ乱流と整合的である [127].

ニーを超えて系内からの宇宙線の漏れ出しが始まるとドリフト項 (DA) が優勢になり, d ∝ E に近

25



づく [124].

DA ≃ D0
A

E

E0
(1.33)

dN

dE
∝ E−β−1 (1.34)

1018 eV を超えるさらに高いエネルギーでは, 宇宙線密度は徐々に銀河系外成分によって支配され
始めるため, 異方性も固有天体成分に影響される.

最近の研究で, 図 1.18のように, 宇宙論モデルの選択によっても双極子振幅が変化するという可能
性が示唆されている [128]. 図 1.18 では, 標準 ΛCDM モデル, f(R) 重力乗則モデル, スタロビンス
キーモデルの 3つの宇宙論モデルに対して解析されている. 標準 ΛCDM (Cold Dark Matter) モデ
ルは, ビッグバン宇宙論において暗黒物質や暗黒エネルギーを仮定するモデルであり, 宇宙線研究で
最も一般的に使用されるモデルである. f(R)重力乗則モデルはアインシュタイン-ヒルベルト作用の
ラグランジアンの曲率部分を一般化したもので, f(R) = λRn と書ける. スタロビンスキーモデルは
f(R) = αR+ βR2 で書けるものである. f(R)重力乗則モデルでは特に高エネルギーで双極子振幅が
大きくなるという予測がある一方, 標準 ΛCDMモデルでは双極子振幅が小さく見積もられるという
結果になっている.

図 1.18: 宇宙論モデルの選択の違いによる双極子振幅の違い [128].

1.6.3 これまでの観測結果
こうした双極子構造の大角度異方性探査は, 現在に至るまで世界各地の様々な実験で幅広いエネル

ギーにわたってなされてきた. 図 1.19 と図 1.20 に過去に行われた様々な実験での大角度異方性解
析での振幅および位相の結果を載せる [129, 130, 131, 118, 117, 132, 133, 116, 115, 134, 114, 135,

136, 137, 138, 139, 140, 141, 50]
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地上の宇宙線観測所は地球の自転軸に沿った異方性探査に鈍感であるため, これらの実験では赤道
面に射影された双極子成分の振幅および位相を載せている. 真の双極子構造が自転軸方向に近い場合
は観測される双極子構造に大きな影響を与える可能性があることに注意すべきである.

図 1.19: 様々な実験における大角度異方性の振幅の結果 [129, 130, 131, 118, 117, 132, 133, 116, 115,

134, 114, 135, 136, 137, 138, 139, 140, 141, 50].

図 1.20: 様々な実験における大角度異方性の位相の結果 [129, 130, 131, 118, 117, 132, 133, 116, 115,

134, 114, 135, 136, 137, 138, 139, 140, 141, 50].
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1.6.4 TeV-PeV領域の大角度異方性
TeV 領域から PeV 領域の宇宙線はほぼ等方的に到来するが, 精密な観測により 10−4 ∼ 10−3 程

度のわずかな双極子異方性が存在することがわかっている [114, 115, 116, 117, 118, 119]. 約 100

TeV 以下では双極子成分の振幅は E
1
3 で上昇し, 位相は 30◦ < α < 60◦ の方向を示している. この

赤経座標は IBEX (Interstellar Boundary Explorer) で推定される局所的な磁場の方向 [142]である
(α, δ) = (48◦,−21◦)を含んでいる [143].

図 1.21 は銀河面上での近傍の SNR の位置を表している [144]. 黒星は太陽系であり, 破線は磁気
赤道面と銀河平面との交点を示している. 宇宙線勾配が SNR の方向に対し直線的であれば, 緑色の
SNR群に対しては α ∼ 49◦ 方向に双極子成分が存在し, 赤色の SNR群に対しては α ∼ 229◦ 方向に
存在すると考えられる. およそ 100 TeV以下での宇宙線双極子成分は α ∼ 49◦(ℓ = 120◦ ∼ 300◦)を
向いており, Vela, Monogem, Gemingaの寄与が大きいと考えられていて, 例えば地球から最も近い
SNRの 1つである Velaは l = 263.9◦, 0.3 kpcの距離 [145]にあることと矛盾しない [146].

図 1.21: 近傍 SNRの位置 [144].
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図 1.22に, 様々な実験での双極子異方性の結果を示す [144]. 円の中心の数字はエネルギーの中央
値を表し, 円の大きさは 1σ の誤差を表す. 破線と灰色の領域は局所磁場の方向とその誤差を表す. 黒
い矢印はコンプトン・ゲッティング効果の補正を表す. 赤道面に平行な双極子異方性に対して,δ0h は
α = 0◦ の方向, δ6h は α = 90◦ の方向の異方性を意味する. ここでも局所磁場に沿って異方性が存在
していることがわかる.

図 1.22: 近傍の双極子異方性 [144].
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式 (1.30)の双極子振幅は拡散テンソルのエネルギースケールに従うが, D ∝ Eβ(β ∼ 0.3− 0.6)の
関係式が成り立つ [147]. この関係式を併記したものを図 1.23に載せる. この図からわかるように, 高
エネルギーではこの外挿とは一致していない.

図 1.23: 双極子振幅で破線は等方拡散からのモデル予測 [119].

約 100TeVを超えると双極子成分の振幅は E−1 で振幅が下降するとともに位相反転を起こしてお
り, 300TeV付近に到達すると位相は銀河中心方向 (αGC ≃ 266◦) を指すようになる. この反転は宇
宙線の起源が別の天体現象に移行したと考えられ, 宇宙線の非等方拡散, 局所的な近傍宇宙線源の存
在, 地上観測での再構成バイアス等により理解できるとされている [144]. 局所的な宇宙線源が存在す
ると, 全体への寄与が小さくても大きな影響を与えることが示唆されている [148, 149, 150, 151].

TeV～PeV領域の異方性に関しては様々な実験で観測がなされてきた. チベットの ARGO-YBJ実
験は 2015年におよそ 1TeV～30TeVでの大角度異方性結果を報告した [116]. 図 1.24はその結果で,

赤道座標での半径 5度の重ね合わせを行った天球図で色が相対強度を表しており, 上から順にエネル
ギー中央値が 0.98TeV, 1.65TeV, 2.65TeV, 4.21TeV, 7.80TeV, 13.6TeV, 29.1TeVである.

約 10TeV以下では, 太陽圏の運動による磁気の尾（ヘリオテール）の方向と一致する 50◦ < α <

140◦ に過剰領域（テールイン領域）が見え, 銀河系北極方向である 150◦ < α < 250◦ に欠損領域（ロ
スコーン領域）が見える. 実際に季節変動を観測すると, ヘリオテールに近づく 12月にテールイン異
方性は最大となり, 反対の 6月には最小となることが確認されている [152]. 過剰及び欠損領域はエネ
ルギーとともに大きくなり, 10TeVで絶対値が最大となった後は小さくなっていく傾向がある.
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図 1.24: ARGO-YBJでの大角度異方性解析結果 [116].
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2015 年から Milagro 実験の後継としてメキシコのシエラ・ネグラで行われている HAWC (High

Altitude Water Cherenkov) 実験においても 2018 年に 2.0TeV～72.8TeV と ARGO-YBJ 実験と
類似したエネルギー領域での異方性解析結果を報告している [131]. 図 1.25 はその結果で, 図は赤
道座標での半径 10 度の重ね合わせを行った天球図で色が相対強度を表しており, それぞれエネル
ギー中央値が 2.0TeV, 3.0TeV, 4.4TeV, 6.8TeV, 11.2TeV, 18.6TeV, 30.3TeV, 72.8TeV の領域
である. ARGO-YBJ実験での結果とほぼ同じ赤経に過剰および欠損領域が見られる（0◦ と 360◦ は
ARGO-YBJの結果とは反対になっている）.

図 1.25: HAWC実験での大角度異方性解析の結果 [131].
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1989年から 2000年にかけてイタリアのカンポ・インペラトーレで行われていた EAS-Top実験で
は 2009年に 7年間（1992～1999）のデータに対する 110TeVと 370TeVでの大角度異方性解析の
結果を報告した [117]. 図 1.26はそこで報告された結果で, 恒星時に対するフラックスの変化を表す.

2017年の Tibet実験の結果は 10TeVから 1PeVの広範囲にわたり解析している [115]. 図 1.27が
その結果で, 色は赤道座標での相対強度を表しており, それぞれエネルギー中央値が 15TeV, 50TeV,

100TeV, 300TeV, 1000TeVである. これらの結果では, 低エネルギーと高エネルギーでは違った構
造が見えていることがわかる.

図 1.26: EAS-Top実験での大角度異方性解析の結果.（左）110TeV（右）370TeV [117].

図 1.27: Tibet実験の大角度異方性解析結果 [115].
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1.6.5 PeV-EeV領域の大角度異方性
KASCADE実験 [130]や IceCube実験 [133]や IceTop実験 [133]等から得られた PeVから EeV

での宇宙線の双極子成分の振幅は再び上昇傾向を示し, 位相は α ∼ 270◦ 方向を示している.

PeVエネルギー領域を超え, 宇宙線が銀河磁場を振り払って外へ拡散し始めると, 双極子成分は銀
河中心（(α, δ) = (266◦,−29◦), 赤道座標系）から遠くない方向に現れると予想されている [125]. さ
らに, ニーからセカンドニーにかけて, 宇宙線が核子の重さ順に徐々に銀河系内の閉じ込めから漏れ出
しているとすると, 双極子成分は銀河の北極方向 ((α, δ) = (193◦, 27◦)) [124]へ少しずつ遷移すると
考えられている. これは, 式 (1.29)の第 3項が示すように, 規則磁場方向と銀河中心方向を向く密度
勾配の両方に直交しているためである. 宇宙線が系外起源へ遷移する可能性が高いと考えられている
PeVから EeVのエネルギー帯での大角度異方性は非常に重要である.

TeV領域から PeV近傍へ向かう異方性の実験結果として, 2016年に IceCube実験は IceCubeお
よび IceTopにおける大角度異方性解析結果を報告した [133]. そこで報告された異方性解析結果を図
1.28に載せる. 2009年 5月から 2015年 5月までに観測された 3180億個の宇宙線ミューオンを解析
している. 図 1.28において, 左図は横軸がエネルギーで縦軸が異方性の相対強度としての振幅となっ
ており, 右図は横軸がエネルギーで縦軸が赤経での位相を表している. 図中の青色で示された 9点の
プロットは IceCubeの結果であり, エネルギーの中央値がそれぞれ 13TeV, 24TeV, 38TeV, 71TeV,

130TeV, 240TeV, 580TeV, 1.4PeV, 5.4PeVでの結果となっている. 図中の赤色で示された 1点の
プロットは IceTopの結果であり, エネルギーの中央値が 1.6PeVでの結果となっている. 位相はエネ
ルギーが増加するにつれて銀河中心方向を向く様子がある. 図 1.29は到来方向に対して半径 20◦ の円
で重ね合わせをした極座標系での相対強度の図であり, 例としてエネルギーの中央値が 38TeV の結
果を載せたが, IceCubeの論文中には [133]にはすべてのエネルギー帯での図が載せられている.

図 1.28: IceCubeと IceTop実験での大角度異方性解析の振幅（左）と位相（右）の結果 [133].
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図 1.29: エネルギー中央値が 38TeVでの相対強度図の例 [133].

PeV から EeV での異方性の実験結果として, 2019 年に KASCADE-Grande 実験も大角度異方
性解析結果を報告した [130]. そこで報告された異方性解析結果を表 1.2 および図 1.30 に載せる.

表 1.2 は, 左からエネルギー中央値, 振幅, 位相, 上限値の実験結果を示す. 図 1.30 において, 左
図は横軸がエネルギーで縦軸が大角度異方性解析での振幅を表しており, 右図は横軸がエネルギー
で縦軸が赤経で表した大角度異方性解析での位相を表している. 図中の緑点で示された 3 点のプ
ロットは KASCADE-Grandeの結果で, エネルギーの中央値がそれぞれ 2.7×1015 eV, 6.1×1015 eV,

3.3×1016 eVでの結果となっており, 左図は 99%の上限値も表している.

表 1.2: KASCADE-Grande実験での大角度異方性解析結果 [130].

エネルギー中央値 [eV] 振幅 (×10−2) 位相 [◦] 99% 上限値
2.7× 1015 0.26± 0.10 225± 22 0.49× 10−2

6.1× 1015 0.29± 0.16 227± 30 0.64× 10−2

3.3× 1016 1.2± 0.9 254± 42 3.15× 10−2

図 1.30: KASCADE-Grande実験での大角度異方性解析の振幅（左）と位相（右）の結果 [130].
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1.6.6 EeV以上の領域の大角度異方性
EeV領域の宇宙線は銀河系内での閉じ込め効果が効かなくなってくるため, EeV近傍で宇宙線起源

は銀河系内から銀河系外へ遷移すると考えられている.

Auger実験 [50]や TA実験 [141]が報告した結果では, EeV領域の宇宙線は有意は小さいが双極子
振幅が数パーセント程度に達し, 位相は概ね 80◦ < α < 130◦ の方向へ変化する. 振幅についてはエネ
ルギーとともにが増大する傾向もみられ, 宇宙線の直進性が増大している可能性はあるがこうした現
象に統一した見解は現在のところ存在していない.

理論的には系外起源の宇宙線の分布は双極子成分を残す可能性があるとされている. 1つは宇宙の
物質分布（特に近傍銀河や天体）は非等方に分布しているため, 天体の分布が宇宙線起源分布と仮定し
た場合において到来方向分布に大角度の異方性が生じるという予想である [153, 154]. 2つ目は支配
的な線源が存在し, 磁場の振幅が大きい場合や宇宙線が大きな電荷をもつ場合は銀河系外の乱流磁場
中を宇宙線が拡散伝播する過程で双極子フラックスが生じるという予想である [155, 156, 153, 154].

補足であるが, リウヴィルの定理によれば等方的な分布が磁場の偏向によってのみで異方性が生じる
ことはないと考えられている [97]. この他にも, 高エネルギー領域において, 宇宙線の CMBに対する
太陽系の運動 (v = 368± 2[km/s])によるコンプトン・ゲッティング効果により双極子振幅が生じる
と予測されており, 振幅の大きさは 0.6%程度と予想されている [157]. この結果は電荷には依存せず,

観測されている異方性と比べてやや小さい.

Auger 実験は大角度異方性解析の結果から最高エネルギー宇宙線は銀河系外起源と主張してい
る [97]. 一方でモデルにおいては, 銀河系内でも最高エネルギーまで加速できるという主張があ
る [158, 159]. しかし, ガンマ線バースト等の突発天体が銀河円盤に存在していた場合には 2017年の
Auger実験の結果 [97]より大きな双極子成分が出るはずである [160]. さらにそうした天体からの双
極子成分は銀河中心方向に極大を持つことが予想されるが, これは Auger 実験での結果と一致しな
い [161]. こうしたことは数 EeV以上の宇宙線が銀河系外起源であることを支持するものである.

EeV 領域の起源や異方性に関して, 様々なモデルや示唆が考えられており, いくつか紹介する. 銀
河起源宇宙線が重い組成であった場合は EeV 領域において, 数パーセントの宇宙線異方性が現れる
という予測もある [162, 124]. 10 EeV 付近では磁場による偏向や宇宙線源までの距離が大きくなる
ことで, 大規模な異方性が生じると予想されている [153, 163]. また, 10 EeV 以上で現状大きな四
重極モーメントが観測されていないことは, 質量組成が陽子のみである可能性を否定するものとな
る [164].
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EeV以上の高エネルギーでの大角度異方性解析では, 2017年に Auger実験が 8EeV以上の宇宙線
では, d = 6.5%の異方性振幅が 5.2σ の有意度で観測されたと報告した [97]. そこで報告された異方
性解析結果を図 1.31および表 1.3に示す. 左の図は横軸が赤経 [deg]で縦軸が規格化した宇宙線の割
合を表した赤経分布であり, 赤色データ点は観測データ, 黒のフィット線は一次の調和振動を表してい
る. 右の図は赤道座標での天球分布であり, 色の違いはフラックスの大きさを, 点線は銀河面を表して
いる.

さらに Auger 実験では赤経への調和解析に加えて南北双極子成分に敏感な方位角への調和解析
を組み合わせて 3 次元双極子再構成を行った. 表 1.3 はその結果であり, d⊥ は赤道面に対する双極
子成分, dz は地球自転方向に対する双極子成分, d は 3 次元再構成された双極子の大きさ, αd, δd は
それぞれ双極子成分の赤経, 赤緯方向を意味する. 8 EeV 以上に対する双極子構造は赤経座標では
(α, δ) = (100◦,−24◦) を指し, 銀河座標では (ℓ, b) = (233◦, 13◦) を指しこれは銀河中心からおよそ
125◦ 離れており, 銀河系外起源を示唆するものであった. 4 EeV< E < 8 EeVでの双極子振幅は統
計的に有意な水準には到達していないが, 同様に銀河中心から離れた方向を指している. なお, Auger

実験は 8EeV以上の宇宙線の大角度異方性解析に関しては 2023年に行われた最新の国際学会で 6.9σ

まで有意度が増加したことを報告している [165].

図 1.31: Auger実験の異方性解析のフィット図（左）と天球図（右）の結果 (2017) [97].

表 1.3: Auger実験で報告された大角度異方性の結果 [97].

E [EeV] dz d⊥ d δd αd

4 < E < 8 −0.024± 0.009 0.006+0.007
−0.003 0.025+0.010

−0.007 −75+17
−8 80± 60

8 < E −0.026± 0.015 0.060+0.011
−0.010 0.065+0.013

−0.009 −24+12
−13 100± 10
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EeVでの異方性の実験結果として, Auger実験は 2020年に幅広いエネルギー領域で大角度異方性
解析結果を報告した [50]. この結果を表 1.4および図 1.32に示す. 表 1.4は左からエネルギー中央値,

イベント数, 振幅, 位相, 99%上限値を表す. 図 1.32の左図は横軸がエネルギーで縦軸が赤道面へ射
影した双極子振幅を表していて, 紫丸は SD1500 の結果で緑丸は SD750 の結果でグレーバンドは 8

EeV以上のデータに対して行った結果であり下向き矢印は 99%信頼度の上限値を示している. 右図
は横軸がエネルギーで縦軸が位相の図であり, 色の区分は振幅のものと同じである. エネルギーが大
きくなるとともに振幅は大きくなり, 位相は銀河中心から反対方向へ遷移していくことを示唆してい
る. なお, 2 EeV以下ではトリガー効率が下がるため, SD1500や SD750では東西法を用いている.

表 1.4: Auger実験での広いエネルギー範囲での大角度異方性の結果 [50].

エネルギー (EeV) イベント数 振幅 (×10−2) 位相 [◦] 99%上限値 (%)

東西法 1/32-1/16 432155 1.0+1.0
−0.4 159± 40 3.2

(SD750) 1/16-1/8 924856 0.6+0.6
−0.3 −20± 33 2.0

1/8-1/4 488752 0.2+0.8
−0.2 −8± 49 2.0

東西法 1/4-1/2 770316 0.6+0.5
−0.3 −139± 51 1.6

(SD1500) 1/2-1 2388467 0.5+0.3
−0.2 −101± 36 0.99

1-2 1243103 0.18+0.47
−0.02 −55± 99 0.95

レイリー法 2-4 283074 0.5+0.4
−0.2 −17± 23 1.5

(SD1500) 4-8 88325 1.0+0.7
−0.4 91± 30

8-16 27271 5.6+1.2
−1.0 92± 10

16-32 7664 7.5+2.3
−1.8 93± 18

32- 1993 13+5
−3 143± 19

図 1.32: 2020年に報告された Auger実験での大角度異方性の結果 [50].
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EeV での異方性の実験結果として, TA 実験も 2020 年に大角度異方性解析結果を報告した [141].

報告された異方性解析結果を表 1.5および図 1.33示す. 2008年 5月～2019年 5月の 11年間の宇宙
線データを使用し, 8.8 EeV 以上の宇宙線に対して等方のシミュレーションと実際の宇宙線データの
比較をすることで異方性解析を行っている. 表 1.5 は左から解析緯度, エネルギー中央値, データイ
ベント数, 振幅, 位相, 99% 信頼度の上限値を示す. 図 1.33の左図は横軸が赤経で縦軸が等方シミュ
レーションからの残差強度を示している. 黒点は実験結果, 黒の曲線は一次の調和振動のフィット結
果を表しており, 2017年の Augerの結果 [97]も重ね書きをしている. 右図は赤道座標系での天球分
布を表しており, 色の違いは等方シミュレーションからのずれを意味し, 赤い部分から宇宙線が過剰に
到来していることを示す. Auger実験の結果と似た方向に過剰が見られることがわかる.

表 1.5: TA実験での大角度異方性解析結果 [141].

Emed[EeV] イベント数 振幅 [%] 位相 [◦] 99% 上限値 [%]

All 13.0 6032 3.3± 1.9 131± 33 7.3

δ ≥ 24.8◦ 3778 2.1± 2.4 178± 66 6.7

δ < 24.8◦ 2254 6.3± 3.0 115± 28 12.9

図 1.33: TA実験での大角度異方性解析のフィット図（左）と天球図（右）の結果 [141].
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1.6.7 中角度異方性
中角度異方性は磁場での偏向が小さい最高エネルギー宇宙線で見られる異方性であり, 最高エネル

ギーの起源天体探査に直結する. 最高エネルギー宇宙線は, ラーモア半径が銀河サイズを超えるとい
う理論的な予測および観測事実から銀河系外から到来していると考えられている. 式 (1.35) で表さ
れるように, 最高エネルギー宇宙線は磁場による偏向角が小さく直接的な宇宙線起源探査をすること
ができる. 最高エネルギー宇宙線による宇宙線源の特定を目的とした研究は活発に進められており,

TA×4実験はこうした最高エネルギー宇宙線の観測イベント数を増やす目的で始められた実験の一つ
である [60].

θ < 3.5◦
(

E

1020 eV

)−1(
d

100Mpc

)0.5(
lcol

100Mpc

)0.5(
ZB

10−9 G

)
(1.35)

2014 年に TA 実験は北天の 57EeV 以上の宇宙線において図 1.34 のような有意度が 3.4σ の異方
性が観測されたと報告した [166]. この過剰領域はホットスポットと呼ばれており, 過剰の中心は赤経
146.7◦, 赤緯 43.2◦ である. 図 1.34 は 72 イベント事象に対して半径 20 度の円で重ね合わせ操作を
行った赤道座標系での天球図である. 色は式 (1.36)の Li-Maの有意度 [167]によって計算された値で
赤い部分は最高エネルギー宇宙線の到来の過剰を表しており, 超銀河面の近傍に過剰が見えているこ
とがわかる. なお, 式 (1.36)の Non はある視野内に入ったイベント数, Noff = N −Non は視野外の
イベント数, α =

NBG

Noff
で一般に定義されるもので, ここでは等方分布を仮定したシミュレーションか

ら α =
Nsim,on

Nsim,off
で定義される.

S =

√
2Non ln

[
1 + α

α

(
Non

Non +Noff

)]
+ 2Noff ln

[
(1 + α)

(
Noff

Non +Noff

)]
(1.36)

図 1.34: 2014年に TA実験から報告された北天の 57EeV以上の宇宙線における 3.4σ の中角度異方
性.色は Li-Maの有意度 [167].

40



図 1.35はカットオフ以上のエネルギーの宇宙線の相対強度に対する天球図である. 南天にもカット
オフ以上のエネルギー帯で小さな有意の異方性が見えてきており, ウォームスポットと名付けられて
いる [168]. ホットスポットやウォームスポットは超銀河面方向から多くの最高エネルギー宇宙線が到
来しているように見えるが, 有意な到来方向異方性結果は報告されていない.

図 1.35: 北天のホットスポットおよび南天のウォームスポット [168].

さらに近年の TA実験での 14年のデータにより, 1019.4 eV 以上の宇宙線においてペルセウス座・
魚座超銀河団 (Perseus-Pisces Supercluster) の方向に 3.2σ の宇宙線過剰が見られることを発表し,

PPSC 過剰と名付けられた [169]. これを赤道座標系で表示した天球図を図 1.36 に示すが, ここで
ホットスポットの天球図と異なり中心が赤経 0◦ で表示してある.

図 1.36: TA実験で報告された北天の 1019.4 eV以上の宇宙線における 3.2σ の PPSC過剰 [169].
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第 2章

TA実験と TALE実験

2.1 宇宙線観測手法
宇宙から飛来している宇宙線を観測する方法として, 宇宙に衛星を飛ばして宇宙空間で直接的に観

測する方法と宇宙線が地球の大気中に入射したことで発生する空気シャワーを間接的に観測する方法
の 2つがある.

低エネルギーの宇宙線（およそ E < 1013 eV）では前者の手法が用いられる. これは低エネルギー
宇宙線は到来数が非常に多く小型な衛星であっても宇宙線検出の統計量を稼ぐことができるためで
ある. 高エネルギー宇宙線（およそ E > 1013 eV）では後者の手法が用いられる. これは高エネル
ギーの宇宙線の到来数が非常に少ないため（具体的には 1 km2 あたり, 1018 eVでおよそ 1粒子/1日,

1019 eVでおよそ 1粒子/1年, 1020 eVでおよそ 1粒子/1世紀と言われている）宇宙空間で観測しよ
うとすると非常に巨大な検出器が必要となるが, 技術やコストの面から現実的ではないためである.

高エネルギーになると大気中で生じた空気シャワーが地上まで届くようになってくることも理由であ
る. TA実験と TALE実験はともに高エネルギー宇宙線を観測する実験であり, 地上での間接観測を
行っている. 地上から間接観測する手法には主に FDによるものと SDによるものがある.

FDは空気シャワーが大気中を通過した際に近傍の窒素分子等を励起させて基底状態に戻る際に発
生する蛍光を望遠鏡で観測する手法である. 空気シャワーからの大気蛍光を球面鏡で集光して PMT

（Photomultiplier Tube, 光電子増倍管）カメラで撮像して観測しており, 大気が宇宙線に対してシン
チレーターとしての働きをする. 1958年に乗鞍シンポジウムで小田氏と菅氏によって提唱され, 1969

年に堂平観測所で棚橋氏らによって初めて実験観測がなされた [30, 31]. FDは空気シャワーの縦方向
発達を直接観測できるため, 粒子判別を行うことができる. SDは地表粒子検出器と呼ばれる通り, 地
表に降りそそいだ空気シャワーの二次宇宙線を検出する検出器である. 各 SDにおいて, 到来した二
次宇宙線の数密度を測定し, そこから一次宇宙線のエネルギーや到来方向等の情報を再構成して決定
する. SDの長所は FDと違って 24時間 365日稼働できることである. 高エネルギーでは到来数が少
ないために, 年中フル稼働により多くのイベント数を観測できることは大きな長所になる. 一方で, エ
ネルギー決定はハドロン相互作用モデルに依存してしまうことや, イベントに対する質量組成の決定
が難しいという短所もある. こうした一長一短のため, FDと SDによる同時ハイブリッド観測が行わ
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れている.

2.2 TA実験
TA 実験は 2008 年にアメリカのユタ州で始まった高エネルギー宇宙線, 特に 1018 eV 以上の宇宙

線に特化して観測を行っている現在北半球最大の宇宙線観測所である [170, 171]. 北緯 39.3◦, 西経
112.9◦ を中心とし, 海抜 1400mの砂漠地帯に TA実験サイトは位置している. この高度は空気シャ
ワーが最大に発達する際のシャワーを観測するのに最適である. TAサイトには, 507台のプラスチッ
クシンチレーション SD が 1.2 km 間隔で四角形状に配置されており, その有効面積は約 700 km2 を
誇る. これに加えて SDを囲うように 35 km間隔で 3地点（南東サイトに Black Rock Mesa (BRM),

南西サイトに Long Ridge (LR), 北のサイトにMiddle Drum (MD)）に FDが合計で 38基設置され
ている. エネルギー決定精度が良い FDと 24時間観測が可能な SDによるハイブリッド観測が続け
られている.

SDは地表に宇宙線空気シャワーが到来した際の荷電粒子密度の測定により宇宙線観測を行ってい
る. シャワー粒子が厚さ 1.2 cmの上下 2層で構成された面積 3m2 のシンチレーターを通過する際に
発する光信号をシンチレーターに取り付けられたファイバーを通して PMTへ送り, 信号を記録する
という手法で宇宙線を観測している. FDは 3～31◦ の仰角を観測しており, 宇宙線が大気に突入して
生成される空気シャワーを蛍光観測により横から観測する. 望遠鏡のミラーは, 空気シャワーが大気
を通過するときに発する蛍光をそれぞれが 1◦ の視野角を持つ 16 × 16の六角形状の光電子増倍管に
集光するという手法で宇宙線を観測する.

FDの観測では, 人工光や障害物が最小限であることが好ましく, 加えて大気透明度が高く, 晴天が
多いことが望ましい. SDの観測では, 太陽光パネルによる自律稼働を考慮すると晴天が多い環境が好
ましく, 複数の SDを設置して効果的なデータ取得を行うために, 広大で平坦な土地が望ましい. こう
した要件を満たすことから現在の TA実験サイトであるユタ州が選ばれている.

ここまで述べてきた TA実験の検出器の配置図を図 2.1に示す. 南東サイトに BRM, 南西サイトに
LR, 北のサイトにMDの FDステーションがある. MDには後述する TALE-FDも隣接されて設置
されている. 黒の四角形は格子状に配置された 507台の各 SDを表し, 700 km2 の有効面積がある. な
お, 赤線はハイウェイと呼ばれる主要道路である.
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図 2.1: TA実験の検出器の配置図.南東サイトに BRM, 南西サイトに LR, 北のサイトにMDの FD

ステーションがある.MDには後述する TALE-FDも隣接されて設置されている.黒の四角形は格子状
に配置された 507台の各 SDを表し, 700 km2 の有効面積がある [172].
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2.3 TALE実験
TALE 実験は TA 実験の拡張実験として 2011 年から建設が始まった実験であり [62], TA 実験よ

りも低いエネルギー帯である 1016.5～1018.5 eV に焦点を当てて TA 実験の北西サイトで観測を続け
ている [173]. このエネルギー範囲にはエネルギースペクトルにおいて 1017.2 eV付近の通称セカンド
ニーと呼ばれる構造が存在しており, TALE実験はセカンドニーの精密観測することが実験目標であ
る. セカンドニーからアンクルにかけてのエネルギーでは宇宙線起源が銀河系内から銀河系外へ遷移
していると考えられており, この領域の宇宙線観測のエネルギースペクトル, 質量組成, 異方性解析は
起源探査において非常に重要である.

TALE-FDについては 2013年の 9月から観測を行っており, TALE-SDは 2013年に 35台で開始
したのち 2018年 2月から現在の 78台での運用が続いている. なお, SDに関して, 2019年途中に後
述するトリガー条件を任意の SD5台から任意の SD4台へ変更している. このため, 本解析においても
解析データはトリガー条件変更後のみを使用している. TALE-FDは TA実験でのMDサイトに隣接
して 10基設置されている. 低エネルギーの宇宙線は上空で最大発達を迎えるため, TA実験に比べて
エネルギーの低い一次宇宙線を観測している TALE実験での FDは視野仰角を上の方 (30 ◦ ∼ 57 ◦)

に向けている. TALE-SDは TALE-FDの視野内に入り, TALE-FDの視野に最適化された形である
扇形状に 78台配置されている. TALE-FDステーションからの距離が 1.5 kmから 3 kmには 400m

間隔で 40台の SDが, 3 kmから 5 kmまでは 600m間隔で 38台の SDが配置されており, 有効検出
面積は 21 km2 である [174, 175]. TA実験に比べて密に配置されているのは, 低いエネルギーの宇宙
線の方がシャワーの広がりが小さいからである.

TALE実験の検出器の配置図を図 2.2に示す. 横軸と縦軸はそれぞれ東西方向と南北方向を意味し,

km単位で書かれている. 各 SDには 4桁の検出器番号が付けられている.
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図 2.2: TALE実験における SDの配置と検出器番号.
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2.4 地表粒子検出器

図 2.3: SDの外観.

本研究では SDでの宇宙線データを用いて解析を行ったので, SDの詳細情報をここで記載する. 図
2.3は SDの外観である. TA実験では 507台の SDが 1.2 km間隔で設置されている. TALE実験で
は 78台の SDが設置されている（元々 80台であったが 2台は現在停止中である）. 80台の SDのう
ち 35台については TA実験で使用されている SDと同じであり TALE実験では 2013年に設置され
た（以下, 現 SDと呼ぶ）. 残りの 45台（以下, 新 SD）はシンチレーション検出器が新規設計された
ものであり, TA×4実験の SDと同じ検出器である [176].

47



2.4.1 基本構成
SD による空気シャワーの観測は, 2 層のプラスチックシンチレータがシャワーの荷電粒子を受け

とり, ファイバーを通して PMTにシンチレーターからの光を伝達し, PMTで電気信号へ変換, その
後 12bit の FADC で PMT の出力をデジタル化して記録するという手順で行われている. TA 実験,

TALE実験ともに厚さが 1.2 cmで面積が 2.0 m× 1.5 mの SDを使用しているが, 図 2.4にあるよう
に SD内部の構造が一部異なっている. 現 SDは図 2.4の左図の内部構造をしており, 新 SDは図 2.4

の右図の内部構造をしている [62, 177, 178]. 基本的な構成において, 現 SDおよび新 SDでは表 2.1

のものを使用している. シンチレーターや PMTはブラックシートで遮光したうえで, 厚さ 1.2mmの
ステンレス製のボックス（図 2.3で見えている茶色の屋根のような）に収納されている. また, 2層の
プラスチックシンチレーターの間には, 厚さ 1mmのステンレス板が挿入されている.

図 2.4: （左）現 SDの内部構造 [62].（右）新 SDの内部構造 [177].

表 2.1: SDの基本構成.

現 SD 新 SD

プラスチックシンチレータ（2層） CI工業社製, CIMS-G2 CI工業社製, CIMS-G2

ファイバー 各層 104本（Kuraray製 Y-11） 各層 28本（Kuraray製 Y-11）
PMT Electron tubes製 9124SA 浜松ホトニクス製 R8619

FADC AD9235BRU-65 AD9235BRU-65

太陽光パネル (120W) 京セラ社製 KC120J 京セラ社製 KD145SX-UFU

バッテリー DYNASTY社製の DCS-100L CD Technologys 社製 DC100

GPS受信機 Motorola M12+ i-Lotus社製 ILGPS-0030-B）
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SD のエレクトロニクスの構成は図 2.5 のようになっていて, FADC, FPGA（Xilinx 社製,

XC3S1000）,エレクトロニクス制御のための CPLD (Complex Programmable Logic Device) (Xil-

inx社製, XC2C256), CPU（ルネサステクノロジ社製, SH7750S）, GPS（Motorol社製, M12+）,

無線 LAN通信モジュールで主に構成されている [177]. こうしたエレクトロニクスは図 2.6のような
外観で, SDの太陽光パネルの裏側に設置されている（図 2.3からは見えない位置になる）. 図 2.7は
図 2.6を開けた様子で, 上段の透明な箱には図 2.7の左図のように CPU, GPS, FPGA, チャージコン
トローラー等が収納されている. 下のクーラーボックスの中身は図 2.7の右図のようにリブートタイ
マー,サンセーバー, 電源が収納されている.

図 2.5: SDエレクトロニクスの構成図 [177].
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図 2.6: SDのエレクトロニクスが収納されている箱で, 各 SDのソーラーパネルの裏側に置かれてい
る.

図 2.7: 実際の SDのエレクトロニクスとバッテリーの様子.
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2.4.2 データ収集
TA実験や TALE実験では, 通信塔のエレクトロニクスと各 SDが無線 LANにより通信を行うこ

とでデータ収集を行っており, このシステムを DAQ (Data Acquisition) と呼んでいる [177]. デー
タ収集ではレベル 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種類のトリガーが
ある.

レベル 0トリガーとは, 空気シャワー由来の荷電粒子信号を判別するトリガーである. シャワーが
到来した際に, 宇宙線由来の荷電粒子は上空からやってくるので SDの上下層を通過する. ここで上
下層の信号に対してコインシデンスをかけることでノイズ信号を除去し,空気シャワー由来の荷電粒
子を識別する. レベル 0トリガーでは, 8 bin (1 bin=20 ns) の時間で, 15 FADCカウントを閾値とし
ており, これを超えるとレベル 0トリガーを発行する. 次にレベル 1トリガーでは, 波形記録幅である
128 bin(=2560 ns) に対し, 波形の積分値からペデスタルを引いた値が 150FADC カウントの閾値を
超えていればレベル 1トリガーを発行する. 最後はレベル 2トリガーであり, これを通過すると空気
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が各 SDのレベル 1トリガー状況を収集
して, TA-SDではレベル 1トリガーが 8µs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 8µsの時間内に 4台以上の SDで発行されていた場合にレベ
ル 2トリガーを発行する.

2.4.3 モニタープロット
すべての SDで図 2.8に示すようなモニタープロット情報が常時（基本的には 10分ごと）記録さ

れており, 検出器状態の把握やデータ解析や運用管理に使用される. 図 2.8 は TALE 実験での 2023

年 5月 21日から 2023年 5月 29日の 8日間の SD5606での検出器情報を例に載せたものである. こ
れは正常に作動している SDである. 図の各項目は上から順に, 通信している GPS衛星の数, 通信状
態, バッテリーとソーラーパネルの出力電圧とバッテリーの出力電流値（1 分ごと）, SD の温度（1

分ごと）, シンチレーターの各層のペデスタル値とその標準偏差, シンチレーターの各層のミューオン
ピーク, トリガーレート（1分ごと）を示している. また, 横軸は協定世界時 (Coordinated Universal

Time, UTC) になっており日本時間 (JST) より 9時間遅れている.
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図 2.8: TALE-SD 5606の 2023年 5月 21日から 2023年 5月 29日の 8日間のモニタープロットの
例.
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2.5 大気蛍光望遠鏡

図 2.9: TA実験における BRMでの FDの外観. 左:昼間の様子,右:FD観測中の夜間の様子.

図 2.9に BRMでの FDの外観を載せる. 左は昼間の FDサイトを撮影したもので右は FD観測中
の夜間に撮影したものである（西側から撮影している）. 既に述べたように TA実験では BRM, LR,

MDの 3地点に合計 38基の FDがある. 写真の BRMでは図 2.10の左図のような六角形の鏡を 18

枚取り付けたものを 1基として 12基の FDが設置されており, LR（12基）とともに TA実験で新規
的に作られたものである. MDには 14基の FDが設置されていて, こちらは HiResⅠで使用されて
いたものを調整して再利用している. TA実験の FDでは, 直径 3.3mの球面鏡と 256個の PMTに
よって蛍光観測を行っている. TA-FD では図 2.11のように 3◦ ∼ 31◦ の仰角の視野を持つ [62]. 図
2.11 は横軸に方位角, 縦軸に仰角を取っており, 黒い領域がそれぞれの TA-FD の視野範囲で緑の領
域が TALE-FDの視野範囲である. それぞれの FDの視野は 14◦× 14◦ であり, 各ステーションの視
野方位角は 108◦ である.

TALE 実験の FD は TA 実験での MD サイトに隣接して設置されている. TALE 実験の FD は
HiRes Ⅱで使用されていた FD を調整して再利用しているもので, 図 2.10 の右図にあるように半径
630mmの 4枚の鏡を四葉のクローバー型に取り付けたものを 1基として 10基設置されている [177].

TALE-FDでは図 2.11のように TA-FDと比較して高い視野である 31◦ ∼ 59◦ を観測している [62].

高い視野に向けるのは, TALE実験では TA実験と比較してエネルギーの低い宇宙線観測を行ってい
るが, 低いエネルギーの宇宙線は比較的上空で最大発達を迎えることが理由であり, 低エネルギーの一
次宇宙線による空気シャワー観測に最適化している.
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図 2.10: （左）TA実験の BRMでの FDの鏡.（右）TALE実験での FDの鏡 [177].

図 2.11: FDの視野 [62].黒が TA-FDの視野で緑が TALE-FDの視野.
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第 3章

モンテカルロシミュレーション

本研究では, 解析に空気シャワーに関するモンテカルロシミュレーション (MC)を使用したため, こ
こに記述する. 具体的には, CORSIKA (ver 7.3500) [179]を使用して空気シャワーシミュレーション
を行い, GEANT4 [180]を使用して SDの検出器応答を計算した. ハドロン相互作用のモデルは TA

実験では QGSJETⅡ-03, TALE実験では QGSJETⅡ-04を用いた [181]. それぞれ低エネルギーで
は FLUKAを使用している [182]. 電磁成分のシミュレーションについては EGS4 [183]を使用した.

この章では, はじめに空気シャワー現象を記述し, 次に空気シャワーのモンテカルロシミュレーショ
ン手法およびイベントの再構成手法を述べ, 最後にMCの精度を議論する.

3.1 空気シャワー
宇宙線は宇宙から地球にも飛来してくるが, 高エネルギーの宇宙線が地球大気に突入した際に大気

中の原子核と反応して二次粒子を生成する. 最初に大気に入射した宇宙線のエネルギーが高ければ,

その後に生成される二次粒子のエネルギーも大きくなるため, 粒子生成反応がなだれ増幅的に行われ
る. この一連の現象を空気シャワーと呼び, 図 3.1に概念図を示す. 実際の空気シャワー中では図 3.1

よりも様々な反応が複雑に絡み合った現象が起こっている. 崩壊過程の詳細に関しては付録に記載し
ている.

ここで, 宇宙から飛来したシャワーの原因となる宇宙線を一次宇宙線と呼び, 一次宇宙線が大気と反
応して生成された宇宙線を二次宇宙線と呼ぶ（文献や分野によっては天体で最初に発生した宇宙線を
原始宇宙線や一次宇宙線, その後地球に到達するまでに星間等で発生した宇宙線を二次宇宙線と呼ぶ
こともある）. また, 空気シャワーはハドロン相互作用によるハドロンシャワーと電磁相互作用によ
る電磁シャワーがある.
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図 3.1: 空気シャワーの模式図.
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3.1.1 電磁シャワー
電磁シャワーは, ガンマ線や π0 の崩壊からのガンマ線から始まる. ガンマ線が物質と相互作用して

電子対生成を起こし, 電子陽電子対の加速度運動による制動放射でガンマ線が生成されるということ
を繰り返す.

γ → e+ + e− · · ·電子対生成 (3.1)

e± → e± + γ · · ·制動放射 (3.2)

電子対生成での単位厚さあたりのエネルギー損失は次の式で表される.(
dE

dX

)
pair

≃ −7

9

E

X0
(3.3)

式中の X0 [g/cm
2] 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ており, 大気中では
X0 ∼ 38 g/cm2 である. 電子による制動放射での単位厚さあたりのエネルギー損失は次の式で表さ
れる. (

dE

dX

)
brems

≃ − E

X0
(3.4)

2つの式から電子対生成と制動放射の相互作用長は同程度であることがわかる.

電磁シャワーを記述するうえで最も単純なモデルにハイトラーモデルがある. 空気シャワーの発達
が最大となる大気深さおよび粒子数を図 3.2のように近似的に計算するモデルである [184, 185]. こ
のモデルでは電子, 陽電子, ガンマ線のみを考慮する. 一次宇宙線が一度反応すると 2つの粒子に分岐
してエネルギーを半分ずつ分け合い, 二次宇宙線が衝突長ごとに連鎖反応する完全二分木構造を持っ
ている.

図 3.2: 完全二分木シャワーモデル
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一回の衝突長を λとし, エネルギー E0 の宇宙線が傾斜深さX まで入射した際の粒子数と 1粒子あ
たりのエネルギーは次のようになる.

N(X) = 2
X
λ (3.5)

E(X) =
E0

N(X)
(3.6)

エネルギーが Ec ∼ 85MeV [185]まで発達すると考えると, 電磁シャワーは終息へ向かう. この境
界のエネルギー Ec は臨界エネルギーと呼ばれる. シャワー中の粒子数が最大となる高度を空気シャ
ワーの最大発達と呼び, 最大発達での総粒子数 (= N(Xmax))と大気深さ (= Xmax) は式 (3.7)で書
け, N(Xmax) は一次宇宙線のエネルギーに比例し, Xmax は一次宇宙線のエネルギーの対数に比例
する.

N(Xmax) =
E0

Ec
∝ E0

Xmax = λ
log
(

E0

Ec

)
log 2

∝ log(E0)

(3.7)

大気の厚さは電磁相互作用の平均自由行程の 27倍程度であるので, 相互作用によって最終的に多数
の粒子が生成される.
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3.1.2 ハドロンシャワー
宇宙線の主成分である陽子などの原子核が大気中の原子核と衝突すると, 陽子や中性子を叩き出し,

以下の反応で π中間子やK 中間子が, およそN(π):N(K)=9:1およびN(π+)=N(π−)=N(π0)の割
合で生成される.

p+ p→ p+ n+ π+ + · · · (3.8)

n+ p→ p+ p+ π− + · · · (3.9)

n+ p→ p+ n+ π0 + · · · (3.10)

生成された π 中間子のうち, π0 は寿命は 8.4× 10−17 秒と短く, 次の反応ですぐに崩壊する.

π0 → γ + γ → 電磁シャワーへ (3.11)

生成された π 中間子のうち,π± は寿命が 2.6× 10−8 秒であり, 次のように崩壊する.

π± → µ± + νµ (3.12)

生成されたK 中間子のうち, K0
s は, 次のように崩壊する.

K0
s → 2π0 (3.13)

K0
s → π+ + π− (3.14)

生成された K 中間子のうち, K± は寿命が 1.2× 10−8 秒であり, 崩壊過程はいくつかあるが, 例え
ば次のように崩壊する.

K± → π± + π0 (3.15)

K± → µ± + νµ(ν̄µ) (3.16)

ここで生成された µ±（ミューオン）は寿命が 2.2× 10−6 秒であり次のように崩壊する.

µ+ → e+ + ν̄µ + νe (3.17)

µ− → e− + νµ + ν̄e (3.18)

しかし, ミューオンは相対論的粒子のため式 (3.19)のように寿命が延びて地表付近でもほとんどが
生き残る. 一方で, 大気の厚さは核相互作用の平均自由行程の 11倍程度であるので, こちらも相互作
用によって最終的に多数の粒子が生成される.

τ ′ = γτ =
2.2× 10−6√

1− v2

c2

s (3.19)
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3.1.3 縦方向発達
空気シャワーの通過した物質量に対する総粒子数の変化を縦方向発達と呼ぶ. シャワーが発達して

いくとシャワー中の総粒子数が増える一方で個別の粒子のエネルギーは減少していく. 臨界エネル
ギー Ec（空気中では Ec ≃ 85MeV）を下回ると粒子は生成されなくなることで総粒子数は減少へ転
ずる.

例として CORSIKAで作成した一次宇宙線が 1019 eVの陽子の空気シャワーの生成粒子別の縦方
向発達を図 3.3の左図に示す [186]. この図で縦軸は通過した大気密度または高度で, 横軸は粒子数を
表す. 光子（青線）, 電子および陽電子（赤線）, ミューオン成分（緑線）, ハドロン成分（黒線）に分
けてそれぞれシミュレーション結果が載せられている.

エネルギーが E0 のガンマ線が一次粒子として入射した場合, 縦方向発達における粒子数の変化は
式 (3.20)で近似できる [187].

N (em)(t) ∼ 0.31
√
y

exp

[
t

(
1− 3

2
ln(s)

)]
(3.20)

ここで, t = X
X0

, y = ln
E0

Ec
, s =

3t

t+ 2y
であり, sはシャワーの発達段階を表すエイジパラメータ

である. s = 1の時に式 (3.21)のように Ne（全電子・陽電子数）が最大になる.

N (em)
max =

0.31√
ln E0

Ec

E0

Ec
∼ E0(eV)

109

X(em)
max = X0 ln

(
E0

Ec

) (3.21)

ハドロンシャワーの縦方向発達には, 陽子の場合には Gaisserと Hillasが提案した式 (3.22)を用い
る [188]. X0 は一次宇宙線が最初に反応した深さ [g/cm2], Xmax は最大発達時の深さ [g/cm2], Nmax

はシャワー最大発達時の粒子数, λは縦方向発達における減衰長 (∼ 70 g/cm2) である.

Ne(X) = Nmax

(
X −X0

Xmax −X0

)Xmax−X0
λ

exp

(
−X −Xmax

λ

)
(3.22)

一次宇宙線が同じエネルギーであっても核種が違う場合には X0, Xmax が変化する. 重い組成であ
る方が X0, Xmax の値が小さくなる傾向が見られるが, これは重い原子核ほど大気との相互作用断面
積が大きいため上空でシャワーが始まることや核子あたりのエネルギーが小さくなるためである.
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3.1.4 横方向分布
空気シャワーのシャワー軸と垂直な方向に対する粒子密度の分布を横方向分布と呼ぶ. 例として,

CORSIKAで作成した一次宇宙線が 1019 eVの陽子である場合の空気シャワーの横方向分布を図 3.3

の右図に示す [186]. 横軸はシャワー中心からの距離, 縦軸は粒子数密度を表し, ハドロン, ミューオ
ン, 電子, ガンマ線のそれぞれの分布を示す. 空気シャワーの横方向分布は電磁シャワーとハドロン
シャワーで異なる様子を示す.

電磁シャワーにおける電子数密度の横方向分布は式 (3.23)で与えられる. 西村と鎌田によって解析
的に求められ, Greisen により整理されたことから NKG (Nishimura-Kamata-Greisen) 関数と呼ば
れている [187, 189]. 式中の ρe(R)は電子数密度でこれをシャワー中心からの距離である Rの関数と
して求めている. 式中の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
ル単位を表し, モリエール単位は電子が X0 進む間にクーロン散乱で垂直方向にずれた厚さ距離であ
り, RM ∼ 9.3 g/cm2 である.

ρe (R) = C
Ne

R2
M

(
R

RM

)s−2(
1 +

R

RM

)s−4.5

(3.23)

ハドロンシャワーにおける電子数密度の横方向分布は Linsley に与えられ [190], AGASA 実
験の結果から式 (3.24) のように修正された関数になった [191]. C は規格化定数で, AGASA 実
験の結果によると δ = 0.6 ± 0.1 である. また, η(θ) = (3.97 ± 0.13) − (1.79 ± 0.62)(sec θ −

1) である.
(

R
RM

)−1.2 (
1 + R

RM

)−(η(θ)−1.2)

の部分が Linsley が最初に導いた主要な項であり,(
1 +

(
R

1[km]

)2)−δ

は AGASA実験で加えられた修正項である.

ρe (R) = C

(
R

RM

)−1.2(
1 +

R

RM

)−(η(θ)−1.2)
(
1 +

(
R

1[km]

)2
)−δ

(3.24)
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図 3.3: （左）空気シャワーの縦方向発達, (右)空気シャワーの横方向分布 [186].
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3.2 CORSIKA

CORSIKA (Cosmic Ray SImulations for KAscade) は光子, 陽子, 核子等の様々な粒子から始ま
る大気中での空気シャワー発達を記述するシミュレーションプログラムであり, 幅広い物理現象を記
述できる [179]. 略称の名前の通り, KASCADE実験のために当初開発された [192]. 本研究では, TA

実験および TALE実験サイトのある標高 1430mに設定して CORSIKAシミュレーションを行って
いる.

3.2.1 ハドロン相互作用モデル
ハドロン相互作用モデル [193]は空気シャワー中でのハドロン多体粒子相互作用反応のモデルであ

り, 強い相互作用の理論である QCD の枠組みで記述される [186]. 1020 eV にも到達する高エネル
ギー領域へハドロン相互作用モデルを拡張するモデルとして DPMJETⅡ [194], DPMJETⅢ [195],

Sibyll [196, 197], QGSJET01 [198], QGSJETⅡ [181, 199], EPOS [200, 201]といったモデルがあ
る. これらのモデルは基本的な内容は同じであるが, 細部構造が違っている. Sibyll2.1 は空気シャ
ワーシミュレーションに最適化したシンプルなモデルとして知られている. QGSJET Ⅱは任意パラ
メータ数が少ないモデルとして知られている. EPOSモデルは加速器データでの多体系モデルに合わ
せている. 図 3.4のように解析結果がハドロン相互作用の選択に依存することがあるため非常に重要
である [78].

本研究におけるハドロン相互作用のモデルは, TA 実験では QGSJET Ⅱ-03, TALE 実験では
QGSJETⅡ-04を用いた [181].

図 3.4: ハドロン相互作用の依存性の例 [78].
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3.2.2 シニングとデシニング
今回行った TA実験や TALE実験での解析ではシニングとデシニングを空気シャワー生成の途中

で行った [202]. 例えば, 1020 eVの宇宙線陽子からの空気シャワーはおよそ 1011 個もの二次粒子を生
成する [203]. しかし, この二次粒子を全て追跡してシミュレーションすることは現実的ではないため,

シニングと呼ばれる間引き操作を行う. シニングレベル（本実験では 10−6, これは例えば一次宇宙線
として 1019 eV の粒子をシミュレーションした際に, 1013 eV まで二次粒子のエネルギーが低下した
段階でシニング操作をするという意味である.）まで二次粒子のエネルギーが減少した段階で粒子の間
引きをし, 生き残った粒子にそれ相応の重みをつけることで実行時間削減を達成する. しかし, 当然な
がらこのままでは図 3.5のように元の SD応答を再現しない. そこで重みをもつ粒子からガウス分布
上に二次粒子を降らせることで, シニングなしの SD応答を復元させるデシニング操作を行う.

シニングとデシニングの効果を検証している図を図 3.5に示す [204]. 左図はシニングされていない
シャワー (Non-thinned) とシニングのみ適用したシャワー (Thinned) の違いであるが, シニングだ
けではシニングされていない元のシャワーからずれていることがわかる. 右図はシニングされていな
いシャワー (Non-thinned) とシニングおよびデシニングを適用したシャワー (Dethinned) の違いで
あるが, 平均, 二乗平均平方根ともに非常によく一致していることがわかる. シニングとデシニングに
より, SD応答再現性と実行時間削減の双方を達成することができた. こうした操作は高エネルギーで
あるほど二次粒子総数も増えるため有効である.

図 3.5: 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 [204].
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3.3 GEANT4

次に GEANT4 [180] と呼ばれるツールキットを使用して, TA 実験や TALE 実験での SD でのエ
ネルギー損失量を計算する. しかし, CORSIKAの出力後に毎回 GEANT4の計算を行うのはプログ
ラム実行時間の観点から現実的ではなく, 図 3.6のようなルックアップテーブルをあらかじめ作成し
ている [204]. 図の横軸, 縦軸はそれぞれ上層, 下層でのエネルギー損失を表しており, 色は頻度を表
す. 4 枚の結果はエネルギー 1GeV の粒子に対する結果であるが, 図 (a) は θ = 0◦, µ+, 図 (b) は
θ = 60◦, µ+, 図 (c)は θ = 0◦, γ, 図 (d)は θ = 60◦, γ の場合の結果である.

ここで, SDの周りの 6m×6mの領域の中心に 1.5m×2mの SDを配置する条件でシミュレーショ
ンをし, 次に, ある天頂角に対し, ランダムな方位角の粒子を入射させ, SD上下層でのエネルギー損失
を計算する. シミュレーションでは, この操作を 1.2× 106 回行っている.

図 3.6: エネルギー損失の二次元ヒストグラムシミュレーションのルックアップテーブル [204].
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3.4 TA-SDイベント再構成
ここまで CORSIKAでシミュレーションを行って GEANT4でエネルギー損失計算を行ったが, 実

際にシミュレーションしたイベントの SDでの検出応答からもとのシャワーの到来方向やエネルギー
等の一次宇宙線情報の再構成を行う. はじめに全体の流れを述べると, Rough-Fit で各 SDに入射し
た粒子到来時刻 (ti) と粒子数密度 (ρi) を用いて到来方向, 到来時間, コア位置を大まかに決定する.

次に, Geometry Fitでシャワー曲率を考慮して空気シャワーの到来時刻 (T0) と到来方向 (θ, ϕ) を決
定する. 次に, Lateral Distribution Fitでシャワーコア位置 (R) を決定する. 最後に, これらの情報
からエネルギー推定テーブルを用いてエネルギーを決定する.

シャワーイベントの例として TA実験で 2008年 5月 12日の 5時 34分に観測されたイベントディ
スプレイを作成し, これを図 3.7に示す. 色のついた楕円の大きさは各 SDに入射した粒子数密度, 色
は到来時間差を意味する. 黒の矢印が再構成後に決められた空気シャワーの到来方向であり, 交点に
なっている場所がコア位置である. 横軸は東西方向,縦軸は南北方向を意味し, それぞれ 1200mを 1

とした距離を意味している.

図 3.7: TA実験でのイベントディスプレイ.
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3.4.1 シャワーイベント初期値決定 (Rough fit)

Rough-Fitは空気シャワーの初期値 (T0, Rx, Ry, θ, ϕ) を決定するもので, 再構成の時間を短縮する
ために用いられる. 図 3.8は, 時刻 T0 に地表へ到来した空気シャワーの模式図を表す. n(θ, ϕ)はシャ
ワー軸方向単位ベクトル, Rはコア位置の位置ベクトル, τi は i番目の SDの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, li(θ, ϕ)は時刻 T0 でのシャワー平面と i番目の SDとの距離, ri

は i番目の SDのシャワー軸からの距離,(Ri,ti,ρi)は (i番目の SDの位置ベクトル, シャワー到来時
刻, 粒子数密度 (個/m2))をそれぞれ表している. n(θ, ϕ)= (− sin θ cosϕ,− sin θ sinϕ,− cos θ)であ
る. n(θ, ϕ)を地表に射影したベクトルである u(ϕ) = (− cosϕ,− sinϕ, 0)もここで定義しておく.

図 3.8: 時刻 T0 にシャワー中心が地表に到達した空気シャワーの模式図.

はじめに, 式 (3.25)で表されるシャワーコア位置 RCOG = (Rx, Ry)を決定する. k = x, y で, それ
ぞれの kに対して各 SDでの粒子密度を用いて重心を計算し, パラメータの初期値とする.

(RCOG)k =

∑NSD

i=1 ρi(rik)∑NSD

i=1 ρi
(3.25)

次に u(ϕ)は式 (3.26)で書かれる ρの二次モーメントで推定する [204]. Mjk の 2つの固有値のう
ち大きな固有値に対する固有ベクトルが u(ϕ)を与える. 符号はシャワー平面近似の式で決める.

Mjk =

∑NSD

i=1 ρi[(ri)j − (RCOG)j ][(ri)k − (RCOG)k]∑NSD

i=1 ρi
(3.26)

最後にシャワー平面近似から式 (3.27)が導かれ, 線形フィットにより sin θ と T0 の近似値を得る.

ti = T0 +
li
c
= T0 +

1

c
((Ri −R) · u(ϕ)) sin θ (3.27)
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3.4.2 シャワーコアの到来時刻・到来方向の決定 (Geometry fit)

Geometry Fit は空気シャワーの到来時刻 T と到来方向（天頂角 θ, 方位角 ϕ）を主に決定する手
順である. 空気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 , および
その標準偏差 στ には式 (3.28), 式 (3.29), 式 (3.32)を用いた [205, 206, 204]. はじめに式 (3.28), 式
(3.29)の天頂角 θ の関数とした modified Linsley time delay関数でシャワー面へのフィットを行い,

最後に式 (3.32)の曲率パラメータ aを関数とみた modified Linsley関数でフィットを行っている.

τ = (8× 10−4)a(θ)
(
1.0 +

r

30m

)1.5
ρ−0.5[µs] (3.28)

στ = (7× 10−4)a(θ)
(
1.0 +

r

30m

)1.5
ρ−0.3[µs] (3.29)

a(θ) =


3.3836− 0.01848θ if θ < 25◦

c3θ
3 + c2θ

2 + c1θ + c0 if 25◦ ≤ θ ≤ 35◦

exp
(
−3.2× 10−2θ + 2.0

)
if θ > 35◦

(3.30)

c0 = −7.76168× 10−2, c1 = 2.99113× 10−1, (3.31)

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

τ = a

(
1− l

12× 103 m

)1.05(
1.0 +

r

30m

)1.35
ρ−0.5

στ = (1.56× 10−3)

(
1− l

12× 103 m

)1.05(
1.0 +

r

30m

)1.5
ρ−0.3

(3.32)

これらの式に登場する
(
1− l

12× 103 m

)1.05

は曲率発達に関わる追加項であり, データから導か
れたものである.
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2008年 5月 12日の 5時 34分に観測されたイベントの Geometry Fitの様子を例として図 3.9に
載せる. 図は横軸が各 SDのシャワー軸からの距離, 縦軸が各 SDにシャワーが到来した時間である.

図 3.9: TA実験でのイベントに対する Geometry Fitの例.

TA 実験での Geometry Fit においては, 式 (3.33) で表される χ2
GF を最小にするパラメータ組

(T0, Rx, Ry, θ, ϕ) を求める. T0 はシャワーコアの地表への到来時刻, θ は天頂角, ϕは東を 0◦ として
反時計回りを正とした方位角を示す（TALE実験では ϕは南を 0◦ として時計回りを正とした方位角
である）. tFITi はフィット関数で予言される i番目の SDの到来時刻である.

στ は時間の遅れの不確かさ, σe はエレクトロニクスの不確かさで, 20 ns である [207]. σRCOG
=

170mである [204].

χ2
GF =

n∑
i=0

(ti − tFITi )2

σ2
ti

+
(R−RCOG)

2

σ2
RCOG

(3.33)

tFIT = T0 +
l

c
+ τ (3.34)

σti =
√
σ2
e + σ2

τ (3.35)
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3.4.3 横方向分布・コア位置の決定 (Lateral distribution fit)

Lateral Distribution Fitはコア位置の決定をする手順である. 空気シャワーを検出した各 SDに対
して, 横軸にシャワー軸までの距離, 縦軸に粒子数密度としたグラフへのフィットをすることでシャ
ワーのコア位置を計算する. Lateral Distribution Fit におけるフィット関数は AGASA実験を通じ
て得られた経験式を使用しており, 式 (3.36), 式 (3.37)で記述される [191]. 式中の r はシャワー軸か
らの距離を表し, Aは規格化定数, θ は天頂角を表す. 2008年 5月 12日の 5時 34分に観測されたイ
ベントの Lateral Distribution Fitの様子を例として図 3.10に載せる. 図の横軸が 1200mを 1とし
たシャワー軸からの垂直距離, 縦軸が電荷密度を表している.

ρFIT(r) = A

(
r

91.6[m]

)−1.2(
1 +

r

91.6[m]

)−(η(θ)−1.2)
(
1 +

[
r

1000[m]

]2)−0.6

[/m2] (3.36)

η(θ) = (3.97± 0.13)− (1.79± 0.62)(sec θ − 1) (3.37)

図 3.10: TA実験でのイベントに対する Lateral Distribution Fitの例.

TA実験での Lateral Distribution Fitにおいては, 式 (3.38), 式 (3.39)で表される χ2
LDF を最小に

するパラメータ組 (Rx, Ry, A) を求める [204].

χ2
LDF(Rx, Ry, A) =

n∑
i=0

(ρi − ρFIT(si))
2

σ2
ρi

+
(R−RCOG)

2

σ2
RCOG

(3.38)

σρ =
√
0.56ρFIT + 6.3× 10−3(ρFIT)2 (3.39)
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3.4.4 エネルギー推定
ここまでのフィット処理を通過した空気シャワーイベントに対して, シャワー中心から 800mの距

離での粒子数密度を意味する S800 = (= ρFIT(800))を求める. 再構成後の S800 の値と sec θrec の値
を用いてそれらに対応する実データもしくはシミュレーションのエネルギー値を求める.

この S800 の値と sec θrec の値に対するエネルギーの推定値を表した図はエネルギー推定テーブルと
呼ばれており, TA実験でのエネルギー推定テーブルを図 3.11に示す [204]. 図の横軸が天頂角の正割
を表し, 縦軸に粒子数密度を意味する S800 の常用対数が表示されており, 色の違いが一次宇宙線の推
定エネルギーの違いを表し, 赤に近づくほど高エネルギーの宇宙線であることを示す. あらかじめシ
ミュレーションを用いて S800 の値と sec θrec の値の関数としてエネルギーを決定できるエネルギー推
定テーブルを作成している. ここで推定されたエネルギーは後に FDのエネルギー推定によって較正
される.

図 3.11: TA実験でのエネルギー推定テーブル.シミュレーションから得た sec θ と S800 の関係を表
しており, 色の違いが一次宇宙線のエネルギーの違いを表している [204].
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3.5 TALE-SDイベント再構成
TALE-SDでの再構成は基本的には TA-SDの再構成手法の大部分を踏襲しているが, χ2

GF と χ2
LDF

の式が一部異なっている. Geometry Fitにおいては, 式 (3.40), 式 (3.41)に置きかわる.

χ2
GF =

n∑
i=0

(ti − tFITi )2

σ2
ti

(3.40)

σti =
2

3
στ + 10−18 (3.41)

(3.41)式の στ には,(3.29)式を使用している. LDFは式 (3.42), 式 (3.43)のように書きかわる.

χ2
LDF =

n∑
i=0

(ρi − ρFIT(ri))
2

σ2
ρi

(3.42)

σρi =
√
σ2
MIP + ρi(1 + 0.0049 + 0.01) (3.43)

式 (3.42)の ρFIT(ri)は,式 (3.36)を使用した. TALE-SD でも TA-SD と同様に χ2
GF が最小にな

る要請から天頂角と方位角のパラメータを求め, χ2
LDF が最小になる要請からコア位置を求める. 天

頂角 θ と規格化定数 Aから式 (3.36)を使用して, 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. TA-SDでは S800 が 1次宇宙線のエネルギー推定に使われるが, TALE-SDでは S600

が使われる. TA 実験と同様に S600 と sec θrec を使用して図 3.12 にあるような一次宇宙線のエネル
ギー推定テーブルを用意し [208], このテーブルを用いて一次宇宙線のエネルギーを求めている.

図 3.12: TALE実験におけるエネルギー推定テーブル [208].
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3.6 エネルギー較正
TA実験や TALE実験での宇宙線のエネルギーは SDから得られた結果と FDから得られた結果で

異なっている. FDでの結果にエネルギーを合わせる補正をするが, SDではなく FDに較正する理由
としては, SD のエネルギー決定にはハドロン相互作用モデル依存があることと FDは Xmax を用い
てエネルギーを直接測定できるためである. TA実験では, FDと SDの間のエネルギー変換にはこれ
までの観測から経験的に式 (3.44)が成立している. 同様に TALE実験においては, これまでの観測か
ら経験的に式 (3.45)が成立している. この較正を行ったエネルギー値に対して本解析は行っている.

ETA-SD = 1.27× ETA-FD (3.44)

ETALE-SD = 1.08× ETALE-FD (3.45)

TA 実験でのこのエネルギー較正の結果を図 3.13 に示す. 左図は横軸に較正後 (1.27 で割った後)

の SDのエネルギー, 縦軸に FDのエネルギーを取ったものであるが, ETA-SD = ETA-FD の直線上に
並んでいることがわかる. 右図は較正後の SDのエネルギーと FDのエネルギーの比率の自然対数の
分布である.

図 3.13: （左）TA-SDでのエネルギーを 1.27で割った値 (ETA-SD) と TA-FD (ETA-FD) でのエネ
ルギーの散布図を表す.赤線は ETA-SD = ETA-FD.（右）TA-SDでのエネルギーを 1.27で割った値
(ETA-SD) と TA-FD (ETA-FD) の比率の自然対数のヒストグラムで,破線はガウスフィットの結果を
示す [204].
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3.7 クオリティーカット
ここまで再構成したイベントの中にはうまく再構成されていないイベント事象も存在する. そう

したイベントを取り除くために TA実験, TALE実験それぞれのデータに対して表 3.1のようなセレ
クションをかけ, 通過したもののみを解析する [204]. このイベントの選定のことをのことをクオリ
ティーカットと呼ぶ.

表 3.1: クオリティーカット条件.

クオリティーカット TA実験 TALE実験

ボーダー 境界から 1200m 境界から 100m

NSD ≥ 5 ≥ 5

天頂角 0◦ ≤ θ ≤ 45◦ 0◦ ≤ θ ≤ 45◦

χ2
GF/d.o.f. ≤ 4 ≤ 4

χ2
LDF/d.o.f. ≤ 4 ≤ 2

pointing direction error ≤ 5◦ ≤ 2.5◦

σS800/S800 ≤ 0.25

σS600/S600 ≤ 0.25

それぞれのクオリティーカットの意味は次のようになっている.

ボーダーカット アレイの端近くで捉えられた宇宙線空気シャワーは再構成精度が落ちるため TA実
験では境界から 1200m外のイベントを除外し, TALE実験では境界から 100m外のイベント
を除外する. 図 3.14 は TALE 実験でのボーダーカット前後のデータのコア位置の分布を描い
たもので, 黒い点は各 SDを表す.

NSD ≥ 5 TA実験, TALE実験共にシャワーが到来したと判定する SDの台数が 5台以上であるこ
とをイベント精度向上の条件とする.

天頂角カット TA実験, TALE実験共に天頂角 θ が 0◦ ≤ θ ≤ 45◦ であることを要求する.これは大
天頂角では大気中を長い距離通過するため再構成精度が悪くなることが理由としてあげられる.

χ2/d.o.f. カット イベントを再構成する際の Geometry Fit および Lateral Distribution Fit に
おいて Fit 精度の良いイベントのみを抽出するために TA 実験では χ2

GF /d.o.f. ≤ 4 かつ
χ2
LDF/d.o.f. ≤ 4を, TALE実験では χ2

GF/d.o.f. ≤ 4かつ χ2
LDF /d.o.f. ≤ 2を適用する.

Pointing Direction Error カット 式 (3.33)の Geometry FitでMINUITパッケージを使用した際に
フィットパラメータの不確かさに対する量を Pointing Direction Error (pderr) として天頂角
θ, 方位角 ϕに対して σG =

√
σ2
θ + sin θ2σ2

ϕ と定義し, TA実験では pderr ≤ 5◦, TALE実験
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では pderr ≤ 2.5◦ を要求する.

S800, S600 のふらつきカット S800 や S600 はシャワーの中心からそれぞれ 800m, 600m 離れた
地点での粒子数密度を表し, σ(S800) や σ(S600) はそれに対する標準偏差を示す. これら
の比を取った σS800/S800 や σS600/S600 は不確かさを表し, これらに対して TA 実験では
σS800/S800 ≤ 0.25を TALE実験では σS600/S600 ≤ 0.25の精度を要求する.

図 3.14: （左）TALE実験の実データに対するボーダーカット前のコア位置の分布.（右）TALE実験
の実データに対するボーダーカット後のコア位置の分布.

TA 実験でのクオリティーカットによるエネルギー分解能への影響を見る. 横軸にシミュレー
ションのエネルギー値, 縦軸に再構成後のエネルギー値をプロットしたものを図 3.15 に示す [204].

EGEN = EREC で表される線形関係上から外れたデータ, すなわち再構成精度が良くないイベントが
ここでのクオリティーカットで取り除かれていることが期待されるが, 図 3.15 はそのようになって
いる.

次に TALE 実験でのクオリティーカットによるエネルギー分解能への影響を見る. 今回の解析で
使用した 3 年の TALE 実験データで 1/4EeV< E < 4EeV の領域の MC を対象としている. この
結果を一次宇宙線が陽子であると仮定した MC で作成したクオリティーカットによるエネルギー分
解能の図は図 3.16 に示し, 鉄であると仮定した場合の同様の図を図 3.17 に示した. こちらも同様に
EGEN = EREC で表される線形関係上から外れたデータ, すなわち再構成精度が良くないイベントが
ここでのクオリティーカットで取り除かれていることが期待されるが, 図 3.16や図 3.17はそのよう
になっている.
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図 3.15: TA 実験でのクオリティーカットによるエネルギー分解能の影響. 横軸がシミュレーション
のエネルギー, 縦軸が再構成後のエネルギーを表す. カットは (a)no cuts,(b)NSD ≥ 5, (c)θ ≤ 45◦,

(d)Dborder > 1200m, (e)χ2/d.o.f. < 4, (f)
√
σ2
θ + sin2 θσ2

ϕ < 5◦, (g)σS800/S800 < 0.25をそれぞれ
表す [204].
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図 3.16: TALE 実験で陽子の MC の場合のクオリティーカットによるエネルギー分解能の影響.

横軸がシミュレーションのエネルギー, 縦軸が再構成後のエネルギーを表す. カットは (a) no

cuts, (b) Dborder > 100m, (c) NSD ≥ 5, (d) θ ≤ 45◦, (e) χ2
G/d.o.f. < 4, χ2

L/d.o.f. < 2, (f)√
σ2
θ + sin2 θσ2

ϕ < 2.5◦, (g) σS600/S600 < 0.25をそれぞれ表す.
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図 3.17: TALE 実験で鉄の MC の場合のクオリティーカットによるエネルギー分解能の影響.

横軸がシミュレーションのエネルギー, 縦軸が再構成後のエネルギーを表す. カットは (a) no

cuts,(b) Dborder > 100m, (c) NSD ≥ 5, (d)θ ≤ 45◦, (e) χ2
G/d.o.f. < 4, χ2

L/d.o.f. < 2, (f)√
σ2
θ + sin2 θσ2

ϕ < 2.5◦, (g) σS600/S600 < 0.25をそれぞれ表す.
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エネルギー帯ごとのクオリティーカットでの残ったイベント率の結果を表 3.2および表 3.3に載せ
る. エネルギー範囲は生成したエネルギー (= EGEN) に対するものである.

表 3.2: 陽子のMCに対するそれぞれのクオリティーカットでの残ったイベント率.

1/4 < E < 1/2 1/2 < E < 1 1 < E < 2 2 < E < 4 1/4 < E < 4

ボーダーカット 0.830 0.787 0.748 0.703 0.796

NSD 0.959 0.969 0.969 0.977 0.965

天頂角カット 0.790 0.707 0.630 0.601 0.726

χ2 0.815 0.826 0.817 0.819 0.820

pderr 0.978 0.973 0.960 0.951 0.972

σS600/S600 0.617 0.644 0.609 0.625 0.626

全カット 0.419 0.397 0.332 0.311 0.393

表 3.3: 鉄のMCに対するそれぞれのクオリティーカットでの残ったイベント率.

1/4 < E < 1/2 1/2 < E < 1 1 < E < 2 2 < E < 4 1/4 < E < 4

ボーダーカット 0.832 0.789 0.744 0.692 0.794

NSD 0.968 0.976 0.979 0.984 0.974

天頂角カット 0.763 0.650 0.604 0.584 0.685

χ2 0.852 0.851 0.854 0.849 0.852

pderr 0.977 0.972 0.961 0.953 0.971

σS600/S600 0.566 0.605 0.623 0.642 0.595

全カット 0.403 0.372 0.335 0.313 0.375
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3.8 ルーズカット
大きな角度スケールでの異方性に注目している大角度異方性解析では, 統計量を増やすためにクオ

リティーカット条件を大きく緩めることがある. このカット条件はルーズカットと呼ばれ, 表 3.4に示
す条件でイベントの選定を行った. クオリティーカットに対し, 角度変化への影響が少ないパラメー
タの選定を除外し, その他の条件も緩くしている. ルーズカットは次章で述べるレイリー解析および
東西解析の際に使用した.

表 3.4: ルーズカット

パラメータ カット条件
NSD ≥ 4

天頂角カット 0◦ ≤ θ ≤ 55◦

pderr ≤ 10◦

3.9 角度分解能
シミュレーションで作成したイベントの到来方向と再構成されたイベントのなす角である開き角に

対して再構成精度を議論する. 再構成前の天頂角 θ1, 方位角 ϕ1 であるイベントを再構成して天頂角
θ2, 方位角 ϕ2 が得られた場合の開き角 (= θop)は式 (3.46) で表される.

θop = arccos(sin θ1 cosϕ1 sin θ2 cosϕ2 + sin θ1 sinϕ1 sin θ2 sinϕ2 + cos θ1 cos θ2) (3.46)

図 3.18は TALE実験で陽子MCを用いた場合の 1/4EeV< E < 1/2EeVでの角度分解能の図で
あり, 横軸に開き角 (= θop), 縦軸に累積密度を取っている. 累積密度が 68% に到達した開き角を角
度分解能の精度として定義し, TALE 実験 3 年で陽子の MC, TALE 実験 3 年で鉄の MC, TA 実験
14年で陽子のMCのクオリティーカットを通過したイベント対して行った結果を以下の表 3.5示す.

TA実験や TALE実験における角度決定精度は 1◦ ≤ θ ≤ 2◦ であることがわかる. 他のエネルギー帯
での結果の図は付録に載せる.
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図 3.18: TALE実験での陽子MCの場合の 1/4EeV< E < 1/2EeVの角度分解能の図.

表 3.5: 各エネルギー帯ごとの角度分解能.

E [EeV] 68%信頼区間での角度分解能 [◦]

TALE実験 陽子MC

1/4 < E < 1/2 1.82

1/2 < E < 1 1.57

1 < E < 2 1.45

2 < E < 4 1.34

TALE実験 鉄MC

1/4 < E < 1/2 1.69

1/2 < E < 1 1.42

1 < E < 2 1.27

2 < E < 4 1.10

TA実験 陽子MC

4 < E < 8 1.65

8 < E < 16 1.42

16 < E < 32 1.22

32 < E 1.10
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3.10 エネルギー分解能
シミュレーションで作成したイベントのエネルギー (= EGEN) と再構成されたイベントのエネル

ギー (= EREC) の間の関係について式で表される相対誤差のエネルギー分解能を議論する.

相対誤差 =
EREC − EGEN

EGEN
(3.47)

クオリティーカットを通過した TALE実験 3年間のMCを使用し, TALE実験の陽子MC, 鉄MC

に対して各エネルギー帯でのエネルギー分解能の結果を表 3.6に示す. 図 3.19のようなフィッティン
グを行ってエネルギー分解能を算出している. TALE実験でのエネルギー分解能はおよそ 14%～19%

で推移していることがわかる. 他のエネルギー帯や鉄MCを使用したフィッティングの図は付録に載
せる.

表 3.6: TALE実験での各エネルギー帯ごとのエネルギー分解能.

E [EeV] エネルギー分解能

TALE実験 陽子MC

1/4 < E < 1/2 16.1%

1/2 < E < 1 14.9%

1 < E < 2 15.4%

2 < E < 4 15.4%

TALE実験 鉄MC

1/4 < E < 1/2 15.6%

1/2 < E < 1 14.8%

1 < E < 2 16.7%

2 < E < 4 18.6%
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図 3.19: TALE実験で 1/4EeV< E < 1/2EeVの陽子MCに対するエネルギー分解能の結果の図.

次に TA 実験の SD でのエネルギー分解能をここに載せる. 図 3.20 において, 左から 1018 eV <

EGEN < 1018.5 eV, 1018.5 eV < EGEN < 1019 eV, EGEN > 1019 eV に対する分解能の結果を表し
ている [204]. それぞれのエネルギー分解能は 1018 eV < EGEN < 1018.5 eV では 36%,1018.5 eV <

EGEN < 1019 eVでは 29%,1019 eV < EGEN では 19%という結果である.

図 3.20: TA実験でのエネルギー分解能 [204].
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3.11 トリガー効率
TA 実験における CORSIKA 空気シャワーと GEANT4 を使用したシミュレーションにより作成

したトリガー効率を図 3.21の左図に載せる [204]. 黒は陽子, 白は鉄のMCによるトリガー効率の結
果を示しており, 四角, 丸, 三角はそれぞれ 400m, 600m, 1200m間隔アレイでの結果を表し, TA実
験は 1200mでの結果に対応する.

図 3.21の右図は TALE実験でのトリガー効率の結果である [209]. 陽子のMCに対してトリガー
効率を計算しており, 3 つの図はレベル 2 トリガーの条件の違いを表していて, 赤は任意の SD5 台
(any5) , 青は任意の SD4台 (any4) , 緑は任意の SD3台 (any3) である. 本実験の際のカット条件は
青色の任意の SD4台 (any4) に対応する. また, 図の水色, 緑色, 桃色の横線はそれぞれトリガー効率
が 10%, 50%, 90%のラインである.

図 3.21: TA実験におけるシミュレーションでのトリガー効率 [204].（右）TALE実験におけるシミュ
レーションでのトリガー効率 [209].
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第 4章

異方性解析

高エネルギー宇宙線は 50年以上前から知られているが、未だに起源や機構は未解決問題である [22].

本研究では, 宇宙線起源が銀河系内から系外へ遷移すると考えられているセカンドニーからアンクル
にかけての高エネルギー宇宙線を中心に異方性解析を行い, 起源探査に迫った. 最高エネルギーでは
磁場の影響を受けにくいため, 局所的な起源天体探査を行うことができる. しかし, エネルギーが下が
るとともに磁場等によって拡散される影響が大きくなり, 最終的に伝播により双極子構造が見えると
考えられているため, 本研究では特に双極子構造に対する大角度異方性探査を行った. また, セカンド
ニー領域は TALE実験でアンクル領域は TA実験で主に見える領域であり, Auger実験で南半球の結
果はなされているものの北半球での統一的な結果はほぼない現状である.

今回は TA実験や TALE実験で過去にされていた残差解析 [178, 210]を最新データを用いて特に
低エネルギーへは新規的に拡張し, いくつかの系統的な解析も行った. 解析手法としては実際に観測
されたデータ (以下, DATA) をデータと同一期間の等方モンテカルロシミュレーション (以下, MC)

の比較による残差法, DATAのみを使用してトリガー効率が 100%に到達していると考えられる領域
ではレイリー法, トリガー効率が 100%ではないエネルギー範囲では東西法を用いて大角度異方性探
査を行った.

4.1 残差解析
4.1.1 理論
残差解析は DATAとMCを比較することで異方性探査を行う解析法である [141, 178]. これは, 式

(4.1)で表される相対強度を赤経に対してプロットし, その変動を観測するというものである.

相対強度 =
Nobs −Nexp

Nexp
(4.1)

Nobs は観測されたデータイベント数, Nexp は等方MCを仮定した際のMCのイベント数である. 図
4.1に今回の実験で得られた E > 8.8 EeV での赤経分布を例として載せる. 横軸に赤経を取り, 縦軸
にMC（DATA数に規格化）に対する DATAの相対強度をプロットしている. 双極子構造が存在し
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ていれば, 赤道面への射影した成分の振幅には正弦型の構造が見えることが期待されるため, 図 4.1で
も I = rα sin(α+ ϕα)の形のフィット関数を青色で描画している. このとき, rα は赤道面へ射影した
双極子振幅で, ϕα は双極子の位相を表す. なお, フィット結果において, 振幅は絶対値を取り, マイナ
スの場合は位相を 180◦ ずらした値を結果としている. 本研究で赤経へ射影して解析を行った理由は,

1つ目は 1ビンあたりの統計量を増やすこと（仮に, 非常にイベント数が多ければ 2次元的に異方性
を探査することも可能である.）, 2つ目は大角度異方性解析の通例は赤経に対する異方性を見ている
ものが多く, そうした結果と直接的な相互比較を行えるようにするためである. また, 銀河系内から系
外への遷移を考えるならば銀径への射影を行うことも考えられるが, TA実験や TALE実験では北半
球のみの観測であり, ビンごとにデータ数のばらつきが生じてしまうために今回は行っていない.

しばしば行われる異方性解析では, MCを使用せずに DATAの相対強度に対する変動のみを解析す
ることで行われる. ここで, DATAのみから行わなかった理由としては, TA実験および TALE実験
においてトリガー効率が 100%でないエネルギー領域があることや検出器の稼働状況が 100%ではな
かったことが大きくあり, 系統的な影響により偽の異方性が見えてくる可能性があるためである. 他
にも, 高エネルギーではイベント数が少ないため精度の良いMCを作ることができ, DATAとMCの
比較で行う残差解析であれば検出器状況をMCイベントにも反映させてシミュレーションイベントを
取得することで検出器等に依存した系統的な影響を最小限に抑えることができるといった理由が挙げ
られる.

図 4.1: 今回の実験での E > 8.8 EeVでの赤経分布の例.
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4.1.2 条件
表 4.1の条件で等方シミュレーションを行った. シミュレーションで再構成されたイベントに対し,

前章で議論したクオリティーカットを適用し, イベント選定を行った. DATAに対しても同様のクオ
リティーカットを適用している.

表 4.1: シミュレーション条件.

TA実験 TALE実験
核種 陽子 陽子, 鉄
天頂角 0◦ ≤ θ ≤ 60◦

方位角 0◦ ≤ Φ ≤ 360◦

レベル 2トリガー 隣接 3台の SD 任意の 4台の SD

解析期間 2008/5/11～2022/5/11 2019/10/2～2022/9/28

エネルギー 1017.95 eV < E < 1020.55 eV 1017.05(Fe：1017.15) eV < E < 1018.95 eV

このMCと DATAを用いて表 4.2の各エネルギー領域ごとに異方性解析を行った. なお, 次節で述
べる補正後のエネルギーに対して, エネルギービンごとにイベント数を算出したため, 陽子と鉄の場合
でわずかに DATAイベント数が異なってる.

表 4.2: 解析したエネルギー領域とイベント数.

E [EeV] DATA MC

TALE実験

陽子MC

1/4 < E < 1/2 12400 2712345

1/2 < E < 1 4553 2155993

1 < E < 2 1293 752378

2 < E < 4 357 226569

鉄MC

1/4 < E < 1/2 12392 1704848

1/2 < E < 1 4553 1410668

1 < E < 2 1294 565288

2 < E < 4 355 183588

TA実験 陽子MC

4 < E < 8 9821 592449

8 < E < 16 4193 1375639

16 < E < 32 1285 848025

32 < E 456 498272
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DATAは TALE実験では 3年間（2019年 10月 2日～2022年 9月 28日）, TA実験では 14年間
（2008年 5月 11日～2022年 5月 11日）のイベントを使用した. はじめに, E > 8.8 EeV で解析を
行い, その結果を図 4.2に載せる.

E > 8.8 EeVは, 2020年に TA実験から報告された論文結果 [141]と同じ領域であり, 本解析では
解析期間が 3年延びている. こちらは図 4.3の左に示す. 特に大きな相対強度が見られた領域は概ね
一致していることを確認し, 他の領域でやや構造が変わっている可能性はあるが, イベント数が少ない
影響を受けている可能性もある.

図 4.3 の右図は, 2017 年に Auger 実験が 8 EeV 以上（検出器の系統的なずれから TA 実験でこ
のエネルギー帯に対応する値が 8.8 EeV以上である.）での有意な異方性を報告したときのものであ
る [97].

数値結果を表 4.3に載せるが, Auger実験の結果は赤経への調和解析の結果である.

図 4.2: 本研究での 8.8 EeV以上での天球図の結果.

図 4.3: （左）TA実験が 2020年に報告した 8.8 EeV以上での結果 [141].（右）Auger実験が 2017

年に報告した 8 EeV以上での結果 [97].
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表 4.3: TA実験での 8.8 EeV以上, Auger実験での 8 EeV以上での双極子結果の比較 [141, 97].

Energy [EeV] 振幅 (rα)[%] 位相 (ψα)[
◦] rUL

α [%]

This work E > 8.8 EeV 3.1+1.9
−1.6 139± 38 8.2

TA(2020) E > 8.8 EeV 3.3± 1.9 131± 33 7.3

Auger(2017) E > 8 EeV 4.7+0.8
−0.7 100± 10

4.1.3 時間変動
時間変動を図 4.4, 図 4.5に載せる. 図 4.4は TA実験でのE > 8.8EeVでのDATAとMC（DATA

に規格化）の比較である. 図 4.5はTALE実験での 1/4EeV< E < 4EeVでのDATAとMC（DATA

に規格化）の比較である. 横軸が観測日数, 縦軸がイベント数を表しており, TA実験の図では 10日
の解像度, TALE実験の図では約 5日の解像度でプロットしており, 下段は相対比率である.

図 4.4: E > 8.8 EeVでの時間変動.

図 4.5: 1/4 EeV < E < 4 EeVでの時間変動.
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4.1.4 大気密度によるエネルギー補正
本題の大角度異方性解析に入る前に以下に示すようなエネルギー補正操作を行った. これは月

分布における MC の DATA 再現度向上のために行った. はじめに具体例として, 図 4.6 の左図に
1/4EeV< E < 1/2EeVでの DATAとMCの月分布の比較を載せる. この図の横軸が観測月を表し,

縦軸はイベント数でMCは DATAに規格化してあり, 下段は相対比率である. TA実験や TALE実
験では空気シャワーからイベントを観測しているため, 季節依存する大気の影響を大きく受けてしま
い, この影響が月分布にも現れている. 実際に, 夏に DATA数が増加し, 冬に減少している傾向が見ら
れる. これは定性的には, 夏は実験サイトでの大気が膨張し, 大気密度が小さくなることにより空気
シャワーが広がったり地上へ届きやすくなったりするため, トリガーされやすくなり, その結果粒子数
密度から決まるエネルギーも大きく推定されると考えられる. これは大気密度に依存したエネルギー
の過大評価もしくは過小評価が起こっているので, 大気密度に依存した補正をかけた.

図 4.6: 月ごとの宇宙線到来分布の DATAとMCの比較.（左）補正前の図.（右）補正後の図

図 4.7 の左は, 大気密度と DATA/MC 比率を表す図である. この図は 1/4EeV< E < 1/2EeV

での結果を例としてとったものであり, 上段は横軸が平均大気密度に対する大気密度で縦軸が
MC 数に規格化した DATA, 下段は横軸が平均大気密度に対する大気密度で縦軸が DATA/MC

比率 (MC イベント数は DATA 数に規格化している) を表している. ユタでの平均大気密度は
ρ0 = 1.042 × 10−3g/cm3 である. 宇宙線イベントが観測された時間の TA実験現地での大気密度は
GDAS (Global Data Assimilation System) [211]を用いて得ている. GDASは正式には全球データ
同化システムと呼ばれ, 全球予報システム (GFS) モデルによって使用されるシステムで, 観測デー
タを用いて気象予報を開始, 初期条件を提供する目的で使用される. 世界のすべての経度緯度に対し,

1◦ × 1◦ の分解能で, 1日 4回 (世界標準時の 0時, 6時, 12時, 18時) にある高度での温度, 圧力, 湿
度, 空気密度, 大気深さといった気象に関する情報提供を行っている. 以下, 観測大気密度は ρと表記

90



し, TA実験サイトでの平均大気密度は ρ0 と表記する.

(a) 補正前 (b) 補正後

図 4.7: 1/4EeV< E < 1/2EeVでの大気密度によるエネルギー補正

大気密度が小さい（≃ 夏）ところでイベント数が増えていて, 逆では減っていることがわかる.

大気密度への依存がなければこのフィット結果は水平になるはずである. ここで (DATA/MC,

ρ/ρ0)=(1,1)を通る式 (4.2)のような一次関数でフィットした.

DATA

MC
= 1 + a×

(
ρ

ρ0
− 1

)
(4.2)

このフィット線は傾きが a = −2.76± 0.23であり, 有意に傾いている. ここで, 式 (4.3)のような大
気密度に依存した補正式でエネルギーの補正を行った [178]. Ecorrection が補正後のエネルギーで, γ

は積分スペクトルで 1.7の値を使用した. 4 EeV< E < 8EeVや 1/4EeV< E < 1/2EeVではそれ
ぞれ γ = 1.0, γ = 1.5を使用した.

Ecorrection =
E(

1 + a×
(
ρ

ρ0
− 1

)) 1
γ

(4.3)

この補正を行った後の大気密度に対する結果が図 4.7の右図であり, フィット線は水平となってお
り依存性を排除することが出来た. 図 4.6の右図はこの補正後の月変化の分布であるが, 実際に MC

が DATAにより適合するようになったことがわかり, この操作によりMCと DATAの一致度向上を
達成することができた.

この補正操作は 1/4EeV< E < 1/2EeVだけでなくすべてのエネルギー領域に対して実行し, 本研
究のすべての解析領域に対して行った結果を表 4.4に示す. 大気密度に対する DATAとMCの比の
傾きの変化および月分布における DATAとMCの一致度を検定する KS（コルモゴロフ‒スミルノ
フ）検定 [212]の確率 (KS-Prob) の変化をここで載せている. これは値が大きいほど分布がよく一致
していることを示す指標であるが, この補正により DATAとMCの一致度を向上させることができ
たことがわかる. 他のエネルギー領域や鉄MCに対して行った同様の結果の図は付録に載せる.
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E [EeV] 傾き (補正前) 傾き (補正後) KS-Prob（補正前） KS-Prob（補正後）
1/4 < E < 1/2 −2.76± 0.23 −0.19± 0.23 1.79× 10−4 0.077

1/2 < E < 1 −3.25± 0.38 −0.05± 0.38 2.76× 10−4 0.99

1 < E < 2 −2.72± 0.71 0.41± 0.71 4.86× 10−2 0.15

2 < E < 4 −3.89± 1.40 0.43± 1.39 6.89× 10−2 0.78

4 < E < 8 −3.74± 0.26 −0.24± 0.26 8.14× 10−9 0.52

8 < E < 16 −2.57± 0.40 0.17± 0.40 1.51× 10−2 0.99

16 < E < 32 −3.18± 0.72 0.24± 0.73 1.86× 10−1 0.908

32 < E −2.79± 1.23 0.25± 1.24 4.53× 10−2 0.48

表 4.4: 密度によるエネルギー補正のフィット結果.

4.1.5 陽子のMCを用いた残差解析
比較
残差解析では, DATAとMCの比較により異方性解析を行っている. そのため, TA実験や TALE

実験で作成したMCが DATAをきちんと再現していることを確認する必要がある. よって, ここでは
特に異方性解析で重要となるいくつかの物理パラメータに対して DATA/MC比較図を作成した. こ
の結果の図 4.8から図 4.15に載せる. 図の上段は左から順に, 天頂角分布, 赤経分布, 月分布, 方位角
分布に対する DATAと DATAに対して規格化した等方MCのイベント数を表している. 図の下段は
左から順に, 赤緯分布, 時間分布, 恒星時分布, 反恒星時分布に対する DATAと DATAに対して規格
化した等方 MC のイベント数を表している. それぞれの画像の下半分は比率に対するプロットであ
る. なお, エネルギー帯ごとに残差解析を行ったため, 全体の比較分布ではなく各エネルギー帯ごとの
比較分布を作成している.

DATA と MC の一致度を測定する量として, ここでも KS（コルモゴロフ‒スミルノフ）検定を
行った [212]. これは値が大きいほど分布がよく一致していることを示す指標であり, 今回の解析にお
ける分布では概ね DATAとMCが一致した傾向を確認した. 一部, KS検定値がやや小さく評価され
た箇所に対しては, 特に大きなずれが見られた天頂角分布に対してのみ補正を行った. 天頂角分布に
対しては, エネルギー領域を区切って解析を行った影響やMCの使い回しやトリガー効率の低下の影
響などにより DATAとMCの分布が一致しないことが生じた. その際は, 使い回しの影響を消すよう
に DATAに規格化したMCを作成したが, この影響による誤差は後ほど議論するが小さい. MCは等
方条件でシミュレーションを作成しているが, イベント再構成での検出器の効果を DATAとMCで
同じ条件にすることで系統的な影響をなくしているのが残差法の利点であるため, 補正は可能な限り
最小限にとどめた.
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図 4.8: 1/4EeV< E < 1/2EeVでの比較分布.

図 4.9: 1/2EeV< E < 1EeVでの比較分布.
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図 4.10: 1EeV< E < 2EeVでの比較分布.

図 4.11: 2EeV< E < 4EeVでの比較分布.
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図 4.12: 4EeV< E < 8EeVでの比較分布.

図 4.13: 8EeV< E < 16EeVでの比較分布.
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図 4.14: 16EeV< E < 32EeVでの比較分布.

図 4.15: 32EeV< E での比較分布.
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エネルギー
エネルギー分布に関しても, MCの DATA再現度確認のために行った. エネルギーに対する DATA

とMCの分布を図 4.16と図 4.17に示す. 上段は DATAと DATAに規格化したMCの分布であり,

下段は相対比率のグラフである. エネルギー帯によっては, DATAとMCの分布がエネルギー領域を
区切って解析を行った影響やMCの使い回しやトリガー効率の影響等により一致しないということが
生じた. その際は, 使い回しの影響を消すようにビンごとのデータ数に直接規格化したMCを作成し
た. この影響による誤差は後ほど議論するが小さく, 全てのエネルギー帯で DATAを再現するMCを
作成していることを確認した.

(a) 1/4EeV< E <

1/2EeVでの結果.

(b) 1/2EeV< E < 1EeV

での結果.

(c) 1EeV< E < 2EeVで
の結果.

(d) 2EeV< E < 4EeV

での結果.

図 4.16: TALE実験でのエネルギー分布.

(a) 4EeV< E < 8EeV

での結果.

(b) 8EeV< E < 16EeV

での結果.

(c) 16EeV< E < 32EeV

での結果. (d) 32EeV< E での結果.

図 4.17: TA実験でのエネルギー分布.
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天球図
3年間の TALE実験データおよび 14年間の TA実験データを用いて異方性解析を行った結果をこ

こに載せる. 天球図作成にあたっては, 1ビン (= 1◦ × 1◦) の刻みで描画しており, 半径 45度の円で
重ね合わせを行っている. 45度としているのは双極子構造を反映させやすくするためである. 天球図
の作成法はこの論文を通して一貫してこの手法で作成している.

すべてのエネルギー領域で 5σ に到達する有意な異方性は観測されなかった. 図 4.18 から図 4.25

はエネルギー帯ごとに結果の図であり, それぞれ左から, 赤経分布, 赤道座標系での天球図, 銀河座標
系での天球図を表している. 赤経分布は横軸に赤経 [◦], 縦軸に式 (4.1)で表される DATAと MCの
相対強度を取ったものである. 左端が 360◦, 右端が 0◦ となるように作成している. 赤経に対する双極
子構造を探査しているため, 正弦波関数でのフィッティング結果も青色で載せている. 赤道座標系で
の天球図は左端が 360◦, 右端が 0◦ となるように作成した. 赤道座標系での天球図において, 黒線は銀
河面を表しており, GCは銀河中心方向であり, 点線は超銀河面である. 銀河座標系での天球図は左端
が 180◦, 右端が −180◦ となるように作成した. 天球図での色の違いは宇宙線データの等方MCから
の相対強度を表しており, ここでは相対強度の最大値を 0.15に取っている. 赤に近づくほど多く到来
していることを示し, 青はその逆である.

(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図. (c) 銀河座標系での天球図.

図 4.18: 1/4EeV< E < 1/2EeVでの異方性

(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図. (c) 銀河座標系での天球図.

図 4.19: 1/2EeV< E < 1EeVでの異方性
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(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図. (c) 銀河座標系での天球図.

図 4.20: 1EeV< E < 2EeVでの異方性

(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図. (c) 銀河座標系での天球図.

図 4.21: 2EeV< E < 4EeVでの異方性

(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図. (c) 銀河座標系での天球図.

図 4.22: 4EeV< E < 8EeVでの異方性

99



(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図. (c) 銀河座標系での天球図.

図 4.23: 8EeV< E < 16EeVでの異方性

(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図. (c) 銀河座標系での天球図.

図 4.24: 16EeV< E < 32EeVでの異方性

(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図. (c) 銀河座標系での天球図.

図 4.25: 32EeV< E での異方性
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大気密度によるエネルギー補正の系統誤差
大気密度に関連したエネルギー補正による双極子構造の変化を載せる. エネルギー帯ごとの結果を

図 4.26から図 4.33に示す. 左図が大気補正を行わなかった場合の赤経分布の結果で, 右図が大気補正
を行った場合の赤経分布の結果である. MCによる DATAの再現度向上のために大気密度に関する補
正をすることは合理的であるが, これによる双極子構造の系統誤差は現在の統計量では有意度が比較
的高めである高エネルギー側では比較的小さく, 有意度の小さい低エネルギー側では多く見えている.

(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.26: 1/4EeV< E < 1/2EeVでの結果.

(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.27: 1/2EeV< E < 1EeVでの結果.
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(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.28: 1EeV< E < 2EeVでの結果.

(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.29: 2EeV< E < 4EeVでの結果.
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(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.30: 4EeV< E < 8EeVでの結果.

(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.31: 8EeV< E < 16EeVでの結果.
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(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.32: 16EeV< E < 32EeVでの結果.

(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.33: 32EeV< E での結果.
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天頂角とエネルギーの補正による系統誤差
天頂角とエネルギーに対して DATA へ補正を行ったエネルギービンでの補正による系統誤差を

見積もった. 図 4.34 から図 4.36 がその結果であり, それぞれ, 1% オーダーの振幅に対して 2.25%,

1.83%, -13.4%の振幅の変化率であり, この補正による誤差は小さいと判断した.

(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.34: 1/4EeV< E < 1/2EeVでの結果.

(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.35: 1/2EeV< E < 1EeVでの結果.
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(a) 補正なし (b) 補正あり

図 4.36: 4EeV< E < 8EeVでの結果.
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2つの正弦波フィット
2つの正弦波でフィッティング (2-Fit) を行った. 2-Fitが 1-Fit (1つの正弦波でフィッティング)

に対して有意かどうかを調べるため, 式 (4.4)で表される F値検定を行った.

F =
N −m−∆m

∆m

(
χ2
s

χ2
c

− 1

)
PF (F ;∆m,N −m−∆m) =

∫ ∞

F

PF (f ;∆m,N −m−∆m)df

(4.4)

ここで N = 12 はデータビン数, m = 2 は 1-Fit でのパラメータ数, χ2
s は 1-fit での χ2 値,

m + ∆m = 4 は 2-Fit でのパラメータ数, χ2
c は 2-fit での χ2 値を表す. その結果を表 4.5 に示

す. 表は左からエネルギー範囲, 1-Fit での χ2 値, 2-Fit での χ2 値, F 値, 有意水準を表す. 特に,

4 EeV< E < 8EeVにおいて, 2-Fitの方が 0.3%の大きさで有意であった. フィット結果は下の図に
示す.

表 4.5: 2-Fitの有意性に関する結果

エネルギー [EeV] 1-Fit χ2 2-Fit χ2 F値 有意度
1/4 < E < 1/2 8.231 7.179 0.586 0.579

1/2 < E < 1 9.777 9.354 0.181 0.838

1 < E < 2 4.022 2.922 1.51 0.278

2 < E < 4 5.485 3.494 2.28 0.165

4 < E < 8 21.04 4.853 13.3 0.003

8 < E < 16 6.768 3.952 2.85 0.116

16 < E < 32 8.997 7.675 1.38 0.306

32 < E 12.60 7.037 3.16 0.097

(a) 1/4EeV< E < 1/2EeVでの結果. (b) 1/2EeV< E < 1EeVでの結果.

107



(a) 1EeV< E < 2EeVでの結果. (b) 2EeV< E < 4EeVでの結果.

(a) 4EeV< E < 8EeVでの結果. (b) 8EeV< E < 16EeVでの結果.

(a) 16EeV< E < 32EeVでの結果. (b) 32EeV< E での結果.
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赤緯分割
Auger 実験で有意が見られた E > 8.8 EeV での異方性に関して, Auger 実験との共通範囲

(δ < 24.8◦) と TA のみの領域 (δ ≥ 24.8◦) に分割して解析した結果を図 4.41 と表 4.6 に載せる.

Auger実験の結果は, (α, δ) = (100◦ ± 10◦,−24◦+12◦

−13◦)方向に 6.5%（ただしこれは 3次元振幅の大き
さ）である [97]. 本結果においても, 特に Auger実験と共通の視野である赤緯のみの解析では, 有意
ではないが Auger実験の報告と誤差の範囲で一致した結果になっている. 高エネルギーでは, 今後イ
ベント数を貯めることで有意な異方性が見えてくる可能性がある. また, 表 4.6の結果からこのエネル
ギー帯では南半球の方が大きな振幅が存在する可能性がある. なお, 2020年の TA実験でも同様の報
告をしているが [141], 3年の期間が延びた本研究の結果とは誤差の範囲で一致した結果であった.

図 4.41: （左）E > 8.8 EeVでの δ ≥ 24.8◦ での異方性結果.（右）E > 8.8 EeVでの δ < 24.8◦ で
の異方性結果.

表 4.6: TA実験での 8.8 EeV以上で Augerと共通視野角 (δ < 24.8◦) と視野外 (δ ≥ 24.8◦) での結
果.

δ 振幅 (rα)[%] 位相 (ψα)[
◦] rUL

α [%]

δ > 24.8◦ 2.2+2.1
−1.7 163± 66 8.0

δ ≤ 24.8◦ 5.3+3.2
−3.0 118± 38 13.8
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4.1.6 鉄のMCを用いた残差解析
現状, SDで観測された検出器応答情報から質量組成を決定するのは難しい. そのため, MCの一次

宇宙線粒子への系統的な誤差の見積りを行うため, TALE実験において一次宇宙線が鉄のMCである
場合に対する同様の解析を行った. 主要な結果である赤経分布のフィットおよび天球図を載せ, 他の
詳細は付録に記載した. ここで核種の違い以外の条件は同じである. 表 4.7 で陽子 MC と鉄 MC の
結果をまとめて示すが, 誤差の範囲で一致しており, MC の核種に対する系統誤差は小さいことがわ
かった.

天球図
ここでも天球図作成にあたって, 半径 45度の円で重ね合わせを行っており, 基本的な描画方法は陽

子のMCで作成したものと同じである.

(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図 (c) 銀河座標系での天球図

図 4.42: 1/4EeV< E < 1/2EeVでの異方性

(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図 (c) 銀河座標系での天球図

図 4.43: 1/2EeV< E < 1EeVの異方性
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(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図 (c) 銀河座標系での天球図

図 4.44: 1EeV< E < 2EeVの異方性

(a) 赤経分布. (b) 赤道座標系での天球図 (c) 銀河座標系での天球図

図 4.45: 2EeV< E < 4EeVの異方性
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4.1.7 結果
TA実験 14年と TALE実験 3年の DATAとMCを用いて解析した結果を示す. 残差解析での結

果を表 4.7にまとめた. 表は左から順にMC核種, エネルギー領域, エネルギーの中央値, イベント数,

赤経振幅, 赤経位相, 99%上限値, 双極子振幅, 99%d⊥ 上限値である. d⊥ は赤道面へ射影した双極子
成分であり, d⊥ ≃ rα1

⟨cos δ⟩
である. なお, 双極子位相は赤経位相と一致する. 高エネルギー領域では双

極子振幅が大きくなっていることがわかる. 2 EeV< E < 4EeVでの結果は, 大きな振幅が出ている
が, イベント数が少なく誤差が大きいため, 振幅の大きさが物理的な意味から来るのかを判断するため
に, よりイベント数を貯める必要がある. 32EeV< E もイベント数の少なさから誤差は大きいが, 振
幅もそれ以上に大きく, ある程度の振幅が出ている可能性があり, これは高エネルギーでは磁場の偏向
が小さくなるため双極子振幅を大きくなるという理解と矛盾しない.

表 4.7: 残差解析の結果

MC核種 E [EeV] Emed NDATA rα[%] ϕα[
◦] r

UL[%]
α d⊥[%] d

UL[%]
⊥

陽子

1/4 < E < 1/2 0.32 12400 1.1+1.0
−0.8 129± 67 3.9 1.5+1.3

−1.1 5.2

1/2 < E < 1 0.65 4553 1.1+1.8
−1.1 82± 116 5.2 1.5+2.4

−1.5 6.9

1 < E < 2 1.3 1293 0.7+3.0
−0.7 82± 308 6.7 0.9+3.9

−0.9 8.8

2 < E < 4 2.7 357 6.4+6.1
−5.5 −116± 66 27.5 8.7+8.3

−7.5 37.4

鉄

1/4 < E < 1/2 0.32 12392 1.1+1.1
−0.9 135± 71 4.6 1.4+1.4

−1.2 6.1

1/2 < E < 1 0.65 4553 0.9+1.6
−0.9 96± 145 7.8 1.2+2.1

−1.2 10.3

1 < E < 2 1.3 1294 0.6+3.3
−0.6 101± 365 4.5 0.8+4.3

−0.8 5.9

2 < E < 4 2.6 355 6.2+6.0
−5.4 −136± 69 27.0 8.4+8.2

−7.3 36.7

陽子

4 < E < 8 5.3 9821 3.1+1.3
−1.3 −119± 41 7.0 4.1+1.7

−1.7 9.2

8 < E < 16 10.3 4193 3.5+2.0
−1.8 172± 37 9.0 4.6+2.6

−2.4 11.8

16 < E < 32 20.2 1285 2.5+3.3
−2.5 −145± 94 12.6 3.3+4.3

−3.3 16.5

32 < E 44 456 15.5+6.5
−5.9 123± 26 34.0 20.4+8.5

−7.8 44.9

図 4.46にはハーモニックダイアルと呼ばれる図である. それぞれの円に関して原点と円の中心の距
離が異方性解析での振幅を表し, 東を 0◦ として反時計回りに円の中心方向が位相を表し, 円の半径は
振幅の誤差を表す. ここでは, 陽子のMCに対する結果の図示している. イベント数が少ない領域で
は誤差の円が大きくなっているものの, EeV 近辺で銀河中心方向 (α ≃ 266◦) 近くへ移動し, 最高エ
ネルギーでは別の方向を指し示している傾向が見られた.
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図 4.46: TA実験と TALE実験による残差解析でのハーモニックダイアル.

図 4.47, 図 4.48は 14年の TA実験と 3年の TALE実験を用いた本研究での残差解析の結果であ
る. 図 4.47は横軸のエネルギーに対する赤道面への双極子振幅, 図 4.48は横軸エネルギーに対する赤
道面への双極子位相を表している. 位相の図では銀河中心方向を青色の横棒線で明記している. 緑が
TA実験および TALE実験での陽子MCを用いた結果であり, 青が TALE実験での鉄MCを用いた
結果である. MCの核種に対する大角度異方性解析の系統誤差は小さいと判断できる. また, 本解析で
は概ね 10%前後の振幅の上限値が得られた. 位相は有意ではないが, EeV近辺で銀河中心方向に近づ
き, さらに高エネルギーではやや離れた方向を指し示す傾向も見られる.
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図 4.47: TA実験および TALE実験における赤道面に対する双極子振幅であり, 青が陽子MC, 緑が
鉄MCを使用した場合の残差解析の結果.

図 4.48: TA実験および TALE実験における赤道面に対する双極子位相であり, 青が陽子MC, 緑が
鉄MCを使用した場合の残差解析の結果.
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4.2 レイリー解析
信号を基本波およびその整数倍の周波数の成分の重ね合わせとして数学的に解析することを調和解

析という. 調和解析の概念を宇宙線での大角度異方性解析に適用した解析手法としてレイリー解析や
東西解析がある. レイリー解析はトリガー効率が 100%の領域でのみ適用され, TA実験ではトリガー
効率が 100%に近づいていると考えられる E > 8EeV以上の領域に対して解析法による結果の違い
を見るために行った.

4.2.1 調和解析
到来方向を決定する座標変数として, (θ, ϕ)や (α, δ)がある. こうした方位角や赤経といった方位角

的性質の座標に対する偏りを調査する手法に調和解析があり, Linsleyが 1975年に提唱したものは最
も標準的なレイリー解析である [213]. 宇宙線の異方性解析では, 赤経や恒星時に対しての大角度異方
性解析を行うことが多い. 特に赤道面への双極子構造の探査には, 赤経に対する調和解析がなされる
が, これは地球上の観測所では赤経に対するエクスポージャーがほぼ均一なためである.

以下にその手法を述べる. ある方位角的座標変数（赤経や方位角等）を Φとし, Φ1,Φ2, · · ·Φn(0 ≤
Φi ≤ 2π)を n個の観測された赤経（恒星時等でも同じ計算になる）とする. はじめに赤経の分布を
フーリエ球数展開で表現する.

I(α) =
a0
2

+

∞∑
k=1

ak cos kα+

∞∑
k=1

bk sin kα (4.5)

=
a0
2

+

∞∑
k=1

rk sin(kα+ ψk) (4.6)

k は次数である. フーリエ成分は次の式でデータから計算できる.

a =
2

N

∑
i

cos kαi (4.7)

b =
2

N

∑
i

sin kαi (4.8)

a, bに対する不確かさは
√

2

N
で表され, これらのフーリエ成分を用いて, 振幅及び位相は次の式で計

算される.

rk =
√
a2k + b2k

ψk = tan−1 bk
ak

(4.9)

r の分布はレイリー分布に従うことから, 観測から得られた振幅が等方な仮定からどれくらい生じや
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すいかを表す P (> r)は, 式 (4.10)で得られる. ただし, σ =
√

2
N である.

P (> r) =

∫ ∞

r

s

σ2
e−

s2

2σ2 ds = e−
Nr2

4 (4.10)

これらの ak, bk, rk, ψk, P (> r)を k 次調和解析の結果として表示する. ここまで k 周期で変動すると
考える k 次の調和解析を述べたが, 宇宙線の異方性解析においては k = 1のみで解析されることが多
く, k ≥ 3の結果を使うことはほぼない.

この解析法は次のように理解できる. 図 4.49の左図のように, 観測された赤経方向に対する単位ベ

クトルを合成して足していくことを考える. 例えば, α = 30◦ であれば,

(
+

√
3

2
,+

1

2

)
だけ動くとい

う調子である. このとき, 終着点 x座標は x =

N∑
i=1

cosαで, 終着点の y 座標は y =

N∑
i=1

sinαで, これ

らは先ほどのフーリエ係数 a, bの規格化定数を除くものに一致する. この終着点の分布は αに対して
非一様性が存在しなければ, 図 4.49の右図のような二次元分布になり, これを横軸に原点からの距離
の関数をとって図示すると, 図 4.50のようにレイリー分布に従う. 座標変数が非一様であれば原点か
ら遠くへ行くため, これにより異方性の程度を解析することができる. 最終的な原点からの距離（す
なわち非一様性の大きさ）および方位角を式 (4.9)の rk, ψk で表現し, これらを k 次の調和振動の振
幅および位相としている.

図 4.49: （左）N = 100の時の単位ベクトルの結合.（右）N = 100のランダムウォークの終着点の
分布 (10000回実行). レイリー分布となる.
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図 4.50: 等方シミュレーションでの終着点の分布.横軸 r, 縦軸イベント数とするとレイリー分布とな
る.
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4.2.2 双極子再構成
前節では赤経等の方位角的変数へ射影することで双極子型異方性の探査を行ったが, ここでは球面

上での三次元双極子の異方性方向を決定する [214, 215, 216, 217]. 三次元双極子の再構成は, 赤経お
よび方位角に対する調和解析の結果により実現できる.

以下, 赤道座標系における双極子成分の大きさを d, 赤道座標面に対する双極子成分の振幅を d⊥, 地
球の回転軸に沿った双極子成分の振幅を dz と表記し, 双極子成分の赤経および赤緯を αd, δd で表記
する. この関係の概念図を図 4.51に載せる.

図 4.51: 概念図.
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宇宙線フラックスは球面調和関数を用いて式 (4.11)のように書ける [218].

Φ(û) =
∑
l≥0

l∑
m=−l

almYlm(n) (4.11)

双極子寄与のみが寄与するという単純化された近似により再構成を行うが, その場合の宇宙線強度は
到来方向 uの関数として次のように書ける.

Φ(u) = Φ0(1 + d · u) (4.12)

ここで地球回転軸に沿った双極子振幅を dz(= d sin δd) と定義し, 赤道面に沿った双極子振幅を
d⊥(= d cos δd)と定義する. 赤道座標系での三次元的な双極子の方向を考え, 赤経は (= αd) で赤緯は
(= δd) である.

はじめに d⊥ の再構成を行う [214, 217]. 調和解析のフーリエ成分を赤道座標系で連続的に表現す
ると,

a =
2

N

∫ δmax

δmin

dδ

∫ 2π

0

dα cos δΦ(α, δ)ω(δ) cosα

b =
2

N

∫ δmax

δmin

dδ

∫ 2π

0

dα cos δΦ(α, δ)ω(δ) sinα

N =

∫ δmax

δmin

dδ

∫ 2π

0

dα cos δΦ(α, δ)ω(δ)

(4.13)

この計算を実行すると,

a =
2πΦ0

N
d⊥ cosαd

∫
dδ ω(δ) cos δ2

b =
2πΦ0

N
d⊥ sinαd

∫
dδ ω(δ) cos δ2

N = 2πΦ0

[∫
dδ ω(δ) cos δ + dz

∫
dδ ω(δ) cos δ sin δ

] (4.14)

これらの量を用いると, 赤経座標へのレイリー解析での rRA は次のように書ける.

rRA =
√
a2 + b2 =

2πΦ0

N
d⊥

∫
dδ ω(δ) cos δ2

=

d⊥

∫
dδ ω(δ) cos δ2∫

dδ ω(δ) cos δ + dz

∫
dδ ω(δ) cos δ sin δ

≃ d⊥⟨cos δ⟩
1 + dz⟨sin δ⟩

(4.15)

ここから dz⟨sin δ⟩は 1に比べて微小項であるので式 (4.16)が導出できる.

d⊥ =
rα1

⟨cos δ⟩
(4.16)
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次に, dz の再構成を行う. 調和解析のフーリエ成分を地平座標系で連続的に表現すると,

aϕ1 =
2

N

∫ 2π

0

dt

∫ 2π

0

dϕ

∫ θmax

θmin

dθ sin θ cosϕΦ(θ, ϕ, t) = 0 (4.17)

bϕ1 =
2

N

∫ 2π

0

dt

∫ 2π

0

dϕ

∫ θmax

θmin

dθ sin θ sinϕΦ(θ, ϕ, t)

=
π

N
Φ0dz cos ℓobs

∫ θmax

θmin

dθ sin2 θ

(4.18)

N =

∫ 2π

0

dt

∫ 2π

0

dϕ

∫ θmax

θmin

dθ sin θΦ(θ, ϕ, t)

= πΦ0

∫ θmax

θmin

dθ (sin θ + dz sin ℓobs sin θ cos θ)

(4.19)

ここから

bϕ1 =

dz cos ℓobs

∫ θmax

θmin

dθ sin2 θ∫ θmax

θmin

dθ (sin θ + dz sin ℓobs sin θ cos θ)

≃ dz cos ℓobs⟨sin θ⟩
1 + dz sin ℓobs⟨cos θ⟩

≃ dz cos ℓobs⟨sin θ⟩ (4.20)

dz =
bϕ1

cos lobs⟨sin θ⟩
(4.21)

赤道座標での双極子成分の方向は次のように書ける.

αd = ψα
1

δd = arctan

(
dz
d⊥

)
(4.22)

上限値に関しては次の式から rUL を計算し, dUL
⊥ を dUL

⊥ =
rUL

⟨cos δ⟩
で計算する.

CL =

∫ rUL

0

dr
r

σ2
exp

(
−r

2 + s2

2σ2

)
I0

( rs
σ2

)
(4.23)

σ =

√
2

N
(4.24)
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4.2.3 結果
本研究では, TA実験での 15年 (2008年 5月 1日～2023年 5月 1日) のイベントにルーズカット

をかけたイベントデータに対し, トリガー効率がほぼ 100%に到達すると考えられている 8 EeV以上
でのレイリー解析を行った. 8 EeV< E < 16EeV, 16EeV< E < 32EeV, 32EeV< E での解析結果
を載せ, さらに Augerで 8EeV< E に相当する 8.8EeV< E での解析も行った. TA実験での赤経に
対する式 (4.49)で表される調和解析の結果を表 4.8に示す. 赤経に対する調和解析は赤道面成分に対
する双極子異方性探査に感度がある.

表 4.8 は左からエネルギー範囲, イベント数, 調和解析の次数, 赤経への調和解析のフーリエ成分
(a, b), 振幅, 位相, 等方分布から rαk 以上の振幅が観測される確率を表す. 振幅および位相は式 (4.9)

で表され, 等方分布からの偶然確率は式 (4.10) で表される. aα1 , b
α
1 は双極子再構成探査に用いられ,

aα2 , b
α
2 は四重極子探査に用いられる. aαk , b

α
k のそれぞれの誤差は

√
2
N で表される.

Auger 実験で 2017 年に報告された E > 8 EeV での結果 [97] では, 32187 イベントに対して
2.6 × 10−8 の偶然確率が観測されたが, TA 実験では現在のイベント量でそのような特筆すべき有
意は観測されなかった. また, 確定した有意ではないものの, 位相に関しては 8EeV< E < 16EeV,

16EeV< E < 32EeV, 32EeV< E でそれぞれ 129◦ ± 28◦, 147◦ ± 49◦, 167◦ ± 52◦ と Auger実験で
報告された結果と類似して銀河中心から離れた方向を向いている. P (≥ rαk )に対して現在の統計で明
確な有意が得られたエネルギー領域はなかった.

表 4.8: 赤経に対する調和解析の結果

E [EeV] N k aαk bαk rαk ψα
k (

◦) P (≥ rαk )

8 < E < 16 8900 1 −0.0197± 0.0150 0.0241± 0.0150 0.0312 129± 28 0.1152

2 −0.0237± 0.0150 0.0226± 0.0150 0.0327 136± 26 0.0921

16 < E < 32 2479 1 −0.0281± 0.0284 0.0181± 0.0284 0.0334 147± 49 0.5004

2 −0.0043± 0.0284 0.0177± 0.0284 0.0182 103± 89 0.8135

32 < E 885 1 −0.0514± 0.0475 0.0119± 0.0475 0.0527 167± 52 0.5404

2 0.0753± 0.0475 0.0016± 0.0475 0.0753 1± 36 0.2854

8.8 < E 10292 1 −0.0169± 0.0139 0.0200± 0.0139 0.0262 130± 31 0.1718

2 −0.0040± 0.0139 0.0134± 0.0139 0.0140 106± 57 0.6035
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TA実験での方位角に対する調和解析の結果を表 4.9に示す. 方位角に対する調和解析は地球回転
軸に対する双極子異方性探査に感度がある. 表 4.9は左からエネルギー範囲, イベント数, 調和解析の
次数, 方位角への調和解析のフーリエ成分 (a, b)と, 観測されたフーリエ成分 (a, b)より大きな成分が
観測される確率を表している.

表 4.9: 方位角に対する調和解析の結果

E [EeV] N k aϕk bϕk P (≥ |aϕk |) P (≥ |bϕk |)

8 < E < 16 8900 1 0.0039± 0.0150 −0.0099± 0.0150 0.7968 0.5097

2 −0.0010± 0.0150 0.0108± 0.0150 0.9455 0.4732

16 < E < 32 2479 1 0.0311± 0.0284 0.0033± 0.0284 0.2734 0.9079

2 −0.0432± 0.0284 0.0199± 0.0284 0.1285 0.4841

32 < E 885 1 −0.0797± 0.0475 −0.0009± 0.0475 0.0935 0.9843

2 0.0646± 0.0475 0.0555± 0.0475 0.1745 0.2427

8.8 < E 10292 1 0.0041± 0.0139 −0.0015± 0.0139 0.7696 0.9118

2 −0.0054± 0.0139 0.0111± 0.0139 0.7001 0.4266

系統的な影響を見るために反恒星時異方性を行った. 反恒星時とは周期が 364.25日と通常の太陽時
と比べて 1日, 恒星時と比べて 2日短い人工的な時間である. 反恒星時に対する異方性解析を行うと
物理的に意味のない時間に対する解析なので異方性がないことが期待されるが, 太陽や季節に関連し
た影響が存在しているとその影響が反恒星時にも影響を及ぼす可能性がある [116]. 反恒星時の調和解
析の結果を表 4.10に載せる. 表において, E は解析エネルギー範囲, N はイベント数, r[%]は調和解
析での振幅, ψ[◦]は位相, P (> r)が r以上の振幅が起こる確率を表すが, 反恒星時に対する有意な変
動はないことを確認した.

表 4.10: 反恒星時に対する調和解析の結果.

E [EeV] N r[%] ψ[◦] P (> r)[%]

8 < E < 16 8900 0.59± 1.50 83± 146 92.61

16 < E < 32 2479 1.92± 2.84 132± 85 79.53

32 < E 885 6.06± 4.75 134± 45 44.37

8.8 < E 10292 2.17± 1.39 112± 37 29.78
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次に双極子再構成の結果を表 4.11に載せる. 表は左からエネルギー範囲, エネルギーの中央値, 地
球の自転軸方向に対する双極子成分の大きさ (dz) , 赤道面へ射影した双極子成分の大きさ (d⊥) , 3

次元双極子成分の大きさ (d) , 双極子成分の赤経 (αd) , 双極子成分の赤緯 (δd) , 地球の自転軸方向
に対する双極子成分の 99%上限値 (dUL

⊥ ) を意味する. 振幅やその上限値は E > 32EeVの高エネル
ギーでやや大きな値が得られている.

表 4.11: 双極子再構成の結果.

E [EeV] Emed [EeV] dz[%] d⊥ [%] d[%] αd[
◦] δd[

◦] dUL
⊥ [%]

8 < E < 16 10.2 −2.33± 3.54 4.09+2.34
−1.34 4.71+2.69

−2.10 129± 28 −30+40
−38 9.00

16 < E < 32 20.3 0.78± 6.75 4.42+4.89
−1.33 4.49+4.96

−1.76 147± 49 10+86
−85 14.05

32 < E 44.5 −0.23± 11.43 6.90+8.17
−1.95 6.90+8.17

−1.95 167± 52 −2+95
−95 22.88

8.8 < E 17.4 −0.36± 3.29 3.45+2.22
−1.15 3.47+2.23

−1.20 130± 31 −6+54
−54 8.04

この実験での大角度異方性の振幅および位相を図 4.52と図 4.53に載せる. 赤色が本研究での結果
であり, 2020年に Auger実験から報告された結果を黄色で表示している [50]. 図 4.52は横軸がエネ
ルギーで縦軸が赤道面へ射影した双極子成分の振幅を表す. 図 4.53は横軸がエネルギーで縦軸が赤道
面へ射影した双極子成分の位相を表す. 南半球での Auger実験で報告された結果と似た傾向（概ね誤
差の範囲内で一致する傾向）を今回の北半球での結果でも示しており, 位相は銀河中心から離れた方
向を指し示している.
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図 4.52: 大角度異方性のレイリー解析の赤道面に対する双極子振幅の結果.

図 4.53: 大角度異方性のレイリー解析の赤道面に対する双極子位相の結果.

124



4.3 東西解析
低エネルギー領域では, 東西法 [219]を用いた. この手法の根幹は 1940年代前半に太陽宇宙線の研

究で考案され [220], 1989年に乗鞍での高エネルギー宇宙線空気シャワーの異方性解析に持ち込まれ
た [135]. 東西法は EAS-TOP実験 [117], チベット実験 [221], ARGO-YBJ実験 [116], KASCADE

実験 [130], Auger 実験 [216, 222]など低エネルギーから高エネルギーにいたるまで様々な実験で使
用されている. 東西法は東西のセクターから検出された事象の計数率の差に基づいている. 東西セク
ターからのエクスポージャーは長期間観測するとほぼ同じなので検出器や大気の効果といった系統的
な影響を受けない. そのため, トリガー効率が 100%でないエネルギー領域でも適用できる長所があ
る一方で, レイリー解析と比較した際に統計量の面で損をするという短所もある.

4.3.1 東西法
この理論では, 東と西から到来する宇宙線量の差で大角度異方性を計算する [219]. はじめに, 東西

セクターから到来する宇宙線の計数率は式 (4.25)で書ける. Φ(θ, ϕ, t)は宇宙線フラックス, ε(θ, t)は
検出効率関数である. なお, 方位角 ϕの積分範囲は実験ごとの方位角基準の取り方で変わり, ここでは
東を 0◦ として反時計回りを正としている.

IobsE (t) = A

∫ π
2

−π
2

dϕ

∫ θmax

0

dθ sin θ cos θ ε(θ, t)Φ(θ, ϕ, t)

IobsW (t) = A

∫ 3π
2

π
2

dϕ

∫ θmax

0

dθ sin θ cos θ ε(θ, t)Φ(θ, ϕ, t)

(4.25)

ここで, 検出効率の変動が小さく天頂角依存する (ε(θ, t) = ε1(θ)(1 + η(t))) という合理的な仮定を
する. 双極子まで考慮したフラックスは, Φ(α, δ) = Φ0(1 + d · u(α, δ)) と書け, 双極子成分は時角
hd(t) = t− αd を用いて, 次のように書ける.

d(t) = d

 sin θd(t) cosϕd(t)
sin θd(t) sinϕd(t)

cos θd(t)

 = d

 − cos δd sinhd(t)
cos ℓ sin δd − sin ℓ cos δd coshd(t)
sin ℓ sin δd + cos ℓ cos δd coshd(t)

 (4.26)

ここまでの情報から, 式 (4.25)を積分すると

IobsE (t) = AΦ0(πg11(t) + 2dxg12 + πdzg21)

IobsW (t) = AΦ0(πg11(t)− 2dxg12 + πdzg21)
(4.27)

ただし gij(t)は次のようなものである.

gij(t) = (1 + η(t))

∫ θmax

0

dθ ε1(θ) cos
i θ sinj θ

= (1 + η(t))fij

(4.28)
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IobsE (t)− IobsW (t)および dItruetot

dt
は, ηdに関する項を無視すると次のようになる.

IobsE (t)− IobsW (t) ≃ −4AΦ0d cos δ sinhd(t)f12 (4.29)

dItruetot

dt
≃ −2πAΦ0d cos ℓ cos δ sinhd(t)f21 (4.30)

ここから, 次の関係式が導かれる.

IobsE (t)− IobsW (t) ≃ 2

π cos ℓ

⟨sin θ⟩
⟨cos θ⟩

dItruetot

dt
(4.31)

4.3.2 調和解析

式 (4.31)を用いて, はじめに IobsE (t)− IobsW (t)に対する変動を通して,
dItruetot

dt
に対する変調を解析

する.

東西法におけるフーリエ係数は一般的な調和解析 [213]を修正した次の式 (4.32)で表現できる.

aEW =
2

N

N∑
i=1

cos(ti + ξi)

bEW =
2

N

N∑
i=1

sin(ti + ξi)

(4.32)

式 (4.32)中の ti はラジアン単位での恒星時, ξi はイベントが東から到来した場合は ξi = 0, 西から到
来した場合は ξi = π とするパラメータである. 西から到来した場合に ξi = π を代入することで, 東
から来たイベントに対し引き算をする効果を持たせている.

式 (4.31)の関係から,
dItruetot

dt
= r cos(t− ψ)とした際の r, ψ は次のように得られる.

rEW =
π cos ℓ⟨cos θ⟩

2⟨sin θ⟩

√
a2EW + b2EW

ψEW = arctan

(
bEW

aEW

) (4.33)

この値を積分することで, Itot 自身の変動が次の式で得られる.

rI =
N

2π
rEW

ψI = ψEW +
π

2

(4.34)
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4.3.3 双極子再構成
本研究での双極子再構成においては赤道面への射影成分のみを解析した.

はじめに, 式 (4.30)に 2πAΦ0 を消すように式 (4.35)を適用し, d⊥η, d∥η の項を無視して計算する
と式 (4.36)が得られる.

N =

∫
2π

dt(IobsE (t) + IobsW (t)) = 2πAΦ0

∫
2π

dt(g11(t) + dz(t)g21(t))

fij
f11

= ⟨cosi−1 θ sinj−1 θ⟩
(4.35)

dItruetot

dt
≃ −N

2π

d⊥⟨cos θ⟩ cos ℓ sinhd(t)
1 + 1

2π

∫
dtη(t) + d∥⟨cos θ⟩ sin ℓ

(4.36)

赤道面に対する双極子構造を考えるにあたり, d∥ が d⊥ と比較して小さいと考え, 式 (4.31)を使用す
ると

IobsE (t)− IobsW (t) ≃ −N

2π

2⟨sin θ⟩
π

d⊥ sin(t− αd) (4.37)

東西法での再構成された赤道面に対する双極子構造は式 (4.38)のようになる.

d⊥ =
π

2⟨sin θ⟩
√
a2 + b2 =

√
a2 + b2

⟨cos δ sinh⟩

αd = ψ +
π

2

(4.38)

レイリー解析での再構成で, 赤道面に対する双極子構造を考えると d⊥ ≃ rRA

⟨cos δ⟩
であり, 東西法での

式 (4.38)は ⟨cos δ⟩
⟨cos δ sinh⟩ 倍だけ統計量を損していることがわかる. 上限値に関しては次の式から計算す

る [50]. I0(x)は変形ベッセル関数で, sが観測された振幅である.

CL =

∫ rUL

0

dr
r

σ2
exp

(
−r

2 + s2

2σ2

)
I0

( rs
σ2

)
(4.39)

σ =
π⟨cos δ⟩
2⟨sin θ⟩

√
2

N
(4.40)
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4.3.4 結果
TA実験 15年（2008年 5月 11日～2023年 5月 11日）, TALE実験 4年（2019年 10月 2日～

2023年 9月 28日）のデータを使用し, 条件の緩いルーズカットを適用したイベントセットを使用し
た. トリガー効率が 100%に到達していると考えられ, イベント数も少ない TA実験での E > 8EeV

領域では東西解析は行っていない. 1 EeV 以上では, TA 実験データを使用して解析し, 1 EeV 以下
では TALE 実験での観測データをもとに解析した結果が表 4.12 の通りである. 表中の E はエネル
ギー範囲, Emed はエネルギー中央値, N はイベント数, d⊥ は赤道面に対する双極子成分の大きさ,

σx,y = σ
⟨cos δ⟩ で dxと dyの不確かさ, αd は赤道面に対する双極子位相成分, P (≥ d⊥)は d⊥ 以上が偶

然観測される確率, dUL
⊥ は d⊥ に対する 99%上限値である.

表 4.12: 15年の TA実験データと 4年の TALE実験データによる東西解析の結果

E [EeV] Emed [EeV] N d⊥[%] σx,y[%] αd P (≥ d⊥) dUL
⊥ [%]

TALE

1/32 < E < 1/16 0.0457 122084 1.27+1.54
−0.20 1.39 43± 63 66.1 4.34

1/16 < E < 1/8 0.0880 160474 0.97+1.34
−0.13 1.19 88± 70 71.6 3.71

1/8 < E < 1/4 0.167 101839 0.34+1.83
−0.34 1.40 164± 233 97.0 4.26

1/4 < E < 1/2 0.327 48712 1.58+2.15
−0.28 1.95 −173± 71 71.9 6.10

1/2 < E < 1 0.644 19728 2.01+3.34
−0.30 2.95 −47± 84 79.3 9.17

TA

1 < E < 2 1.39 246929 0.34+0.99
−0.34 0.81 −160± 136 91.5 2.49

2 < E < 4 2.55 96382 2.75+1.05
−0.91 1.32 −25± 28 11.6 4.70

4 < E < 8 5.16 28321 4.95+1.88
−1.66 2.40 3± 28 12.0 8.52

この解析での大角度異方性の赤道面への双極子振幅および双極子位相を図 4.54と図 4.55に載せる.

紫色が本研究での結果であり, 2020年に Auger実験から報告された結果も黄色で表示している [50].

図 4.54は横軸がエネルギーで縦軸が赤道面へ射影した双極子の振幅を表し, 矢印は 99%上限を意味
する. 振幅の上限は数 %～10% のオーダーで推移していることがわかる. イベント数が少ない領域
（例えば, 1/2EeV< E < 1EeV）ではやや大きな振幅上限値が見えているが, 統計量による問題の可
能性もある. 図 4.55は横軸がエネルギーで縦軸が赤道面へ射影した双極子の位相を表す. 確定した有
意ではないが, Auger実験で報告された結果と同様に EeV近傍で銀河中心方向へ向かい, さらにエネ
ルギーが上がると離れていく様子がある.
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図 4.54: 大角度異方性の東西解析の双極子振幅の結果.

図 4.55: 大角度異方性の東西解析の双極子位相の結果.
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図 4.56にはレイリー解析および東西解析におけるハーモニックダイアルである. それぞれの円に関
して原点と円の中心の距離が赤道面へ射影した双極子振幅を表し, x軸を 0◦ として反時計回りに x軸
と円の中心方向の角度が双極子位相を表し, 円の半径は dx, dy に対する 1σ 振幅の誤差 (σx,y) を表す.

黒線は円の中心を低エネルギーから高エネルギーに向かって書いたものである. 266◦ 方向が銀河中心
方向にあたるが, 一度銀河中心方向を向いた後別の方向へ遷移している傾向がある.

図 4.56: レイリー解析および東西解析におけるハーモニックダイアルの図.
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4.4 結果
4.4.1 本研究の結果
本実験での大角度異方性解析の振幅の結果のまとめを図 4.57に示す. 図 4.57はエネルギーに対す

る赤道面への双極子振幅を表している. 赤色がレイリー解析の結果, 緑色が陽子のMCを使用したと
きの残差解析の結果, 青色が鉄のMCを使用したときの残差解析の結果, 紫色が東西解析での結果を
表している.

解析手法による違いは誤差の範囲内で一致している. およそ EeV以下では, 10−2 程度の振幅で, 数
パーセントの振幅上限値が得られた. 数EeVを超えるとおよそ振幅が 5%程度で振幅上限値が 10%

のオーダーで得られた.

宇宙線の CMBに対する太陽系の運動によるコンプトン・ゲッティング効果は 0.6%ほどの振幅が
予測されている [157]が, この予測される振幅と本研究で得られた上限値に対して矛盾するところは
なかったが, 高エネルギーで得られている振幅に比べて小さいため, コンプトン・ゲッティング効果に
よる異方性は主要成分ではない可能性が高い.

図 4.57: 本解析で得られた TA実験および TALE実験での大角度異方性の振幅の結果.
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次に, 本実験での大角度異方性解析の位相の結果のまとめを図 4.58に示す. 図 4.58はエネルギーに
対する赤道面への双極子位相を表している. 色の区分は振幅の場合と同様に, 赤色がレイリー解析の
結果, 緑色が陽子のMCを使用したときの残差解析の結果, 青色が鉄のMCを使用したときの残差解
析の結果, 紫色が東西解析での結果を表している. 約 300PeV以下では銀河中心方向とは違った方向
を指し示している結果である. また, 最高エネルギーでは銀河中心から離れた方向へ遷移している傾
向もみられる.

EeV以上の高エネルギーにおいて, 銀河系の光度分布に従う宇宙線源分布を仮定したモデルからの
大角度異方性は銀河中心から遠くない方向に向く [223]. 本研究の結果では, 10EeVの結果は銀河中
心方向からは離れており, 最高エネルギーでは系内モデルとは一致しない可能性があると考えられる.

図 4.58: 本解析で得られた TA実験および TALE実験での大角度異方性の位相の結果.
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4.4.2 他の実験との比較
次に北半球で得られた本研究の結果と南半球の Auger実験 (2020) の結果の比較 [50]を図 4.59お

よび図 4.60 に示す. 図 4.59 はエネルギーに対する赤道面への双極子振幅の相互比較であり, 赤がレ
イリー解析の結果, 緑が陽子 MC を使用した残差解析の結果, 青が鉄 MC を使用した残差解析の結
果, 紫が東西解析の結果, 黄色が Auger実験 [50]での結果である. 本研究の北半球の結果は南半球の
Auger実験の結果とも概ね矛盾はしない結果となっている. EeV近辺で振幅上限値が Auger実験と
比べるとやや大きく見えているが, イベント数が少ないことによる可能性も考えられるので, 今後さら
にイベント数を増やす必要がある.

図 4.59: 本研究で得られた大角度異方性の振幅の結果と Auger実験との比較.
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図 4.60 はエネルギーに対する双極子位相の相互比較であり, 赤がレイリー解析の結果, 緑が陽子
MCを使用した残差解析の結果, 青が鉄MCを使用した残差解析の結果, 紫が東西解析の結果, 黄色が
Auger実験 (2020) での結果である. ただし, 振幅が上限値で決定されているため, 位相に対して確定
された有意度があるわけではないことに注意する必要がある. 銀河系内でも最高エネルギーまで加速
できるという主張もあるが [158, 159], 本研究での北半球での結果は, 南半球で行われた Auger実験
と同じく最高エネルギーでは銀河系内から離れた方向を指し示している.

図 4.60: 本研究で得られた大角度異方性の位相の結果と Auger実験との比較.

より広いエネルギー範囲に対して今回の結果を重ね書きしたものを図に載せる [129, 130, 131, 118,

117, 132, 133, 116, 115, 134, 114, 135, 136, 137, 138, 139, 140, 141, 50]. 図 4.61は横軸にエネル
ギーを表示し, 縦軸に双極子振幅をプロットした図であり, TeV領域から最高エネルギー領域までの
流れを書いている. 図 4.62は横軸にエネルギーを表示し, 縦軸に双極子位相をプロットした図であり,

同様に TeV 領域から最高エネルギー領域までの流れを書いている. それぞれ黄色が本研究でのレイ
リー解析および東西解析による結果, 青色が本研究での陽子による残差解析による結果である.
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図 4.61: これまでの大角度異方性の振幅の結果と本研究の結果 [129, 130, 131, 118, 117, 132, 133,

116, 115, 134, 114, 135, 136, 137, 138, 139, 140, 141, 50].

図 4.62: これまでの大角度異方性の位相の結果と本研究の結果 [129, 130, 131, 118, 117, 132, 133,

116, 115, 134, 114, 135, 136, 137, 138, 139, 140, 141, 50].
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4.4.3 モデルとの比較
図 4.63 はニーから宇宙線が銀河系内から少しずつ拡散されていくモデルによる双極子振幅の予測

である [224]. このモデルによると, ニー以下では δ ∝ E
1
3 で遷移し, それを超えるとセカンドニー近

辺の 1017.2 eVまで δ ∝ E0.7 で遷移する. EeV領域まで近づくと, 銀河の質量組成が重くなり, 銀河
系外の寄与が増大するという事実により振幅はやや減少する. 本研究の結果では, 100PeV近辺では
1%～3%程度の振幅に 5%程度の上限値が得られており, このモデルの結果と近い値が得られている.

図 4.63では, 桃色で東西解析の結果を, 緑で陽子の残差解析の結果を, 青で鉄の残差解析の結果を重
ね書きしている.

図 4.63: ニーから宇宙線が銀河系内から少しずつ漏れ出すモデルによる双極子振幅の予測 [224].
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図 4.64は, 宇宙の大規模構造（LSS, Large Scale Structure）の物質分布に高エネルギー宇宙線源
が従っていると仮定し, 磁場偏向を受けると考慮した場合のモデルである [225]. 橙は Auger実験サイ
トのエクスポージャーでの d90モデル [226], 水色は Auger実験サイトのエクスポージャーでの SH∗

モデルを選択した際の双極子振幅の予測である. 紫色の菱形は全天観測の場合の d90モデルによる予
測で, 紫の四角は銀河磁場処理をしない場合の d90モデルによる予測である. 黒は Auger実験の結果
である [215].

図 4.64には, 赤色でレイリー解析の結果を, 緑色で陽子の残差解析の結果を重ね書きしている. こ
のモデルは TA実験サイトからの視野の結果ではないが, Auger実験の視野や全天視野からのモデル
の予測と本研究の結果の値は大きくずれていないことがわかり, LSSを仮定した自然なモデルと矛盾
しない.

図 4.64: 宇宙線源の分布が局所宇宙の物質の分布に従うと仮定した場合の双極子振幅 [225].

137



図 4.65 は, 密度を ρ = 10−4 Mpc−3 と仮定したもとで銀河系外磁場中を拡散する宇宙線の混合組
成シナリオ (H, He, C, Si, Fe) における双極子異方性の振幅である. 灰色の帯は宇宙線源が一様に分
布していると仮定した場合の結果で, 青色の帯は局所的な物質分布（2MRSカタログの銀河 [227]で
100Mpc以内の天体）を仮定した場合の双極子振幅を表す [153]. ここでのモデル結果は高エネルギー
では磁場の偏向を受けにくいため銀河系内磁場は考慮しておらず, 銀河系外磁場のみを考慮している
が, 磁場による結果への影響は小さいと報告している.

図 4.65には, 赤色でレイリー解析の結果を, 緑色で陽子による残差解析の結果を重ね書きしている.

本研究の結果とモデルとを比較すると, 概ね上限値が青の帯に重なる振幅値が得られており, 銀河系外
からの宇宙線到来を支持する結果である一方, 現状の振幅の上限値では 2MRSモデルと等方分布のど
ちらを選択しても矛盾がない. なお, 宇宙の物質の密度分布の仮定によりモデルの結果がある程度変
わってくることに注意する必要がある.

図 4.65: 宇宙線源が等方分布している場合（灰）, 局所的な物質分布に従う場合を仮定した場合（青）
の双極子振幅 [153].
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第 5章

結論と展望

本研究では TA実験と TALE実験の観測データを使用して宇宙線の起源が銀河系内から銀河系外
へ遷移すると考えられているセカンドニーからアンクルにかけての 100PeV∼ 100EeVのエネルギー
帯の大角度異方性探査を行った. 赤道面に対する双極子振幅はおよそ EeV以下では, 10−2 程度の振
幅で, 5%程度の振幅の上限値が得られた. 数EeVを超えるとおよそ振幅が 5%程度で振幅の上限値
が 10%のオーダーで得られた. いくつかの系統的な影響も考慮したが, 特に解析手法による振幅の違
いは誤差の範囲内で一致した. 南半球で得られた Auger実験の結果との比較においては大きな矛盾は
ない結果が得られ, 北半球での本研究の結果は Auger実験と同様に最高エネルギーにかけて振幅が上
昇する傾向や位相が系内方向からずれる傾向が見られた. モデルとの比較において, EeV近辺で系外
への宇宙線の漏れ出しが起こると考えるモデルから得られる振幅は本研究の結果の上限値と矛盾しな
い結果であった. 最高エネルギーで宇宙の大規模構造等の物質分布に宇宙線の起源が従うと考えた場
合のモデルと本研究の結果との矛盾もなかった.

今後の展望として, 特に高エネルギーにおいてイベント数を貯めることが本解析のみならず重要で
ある. 高エネルギーでは TA×4実験も始まっており, 今後より高精度での結果も可能になると考えら
れる. また, 低エネルギーでは TALE infill実験が 2023年に始まっており, TALE実験より低い PeV

程度のエネルギー帯まで大角度異方性を探査できると考えられる.
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付録

エネルギー分解能

図 5.1: TALE実験で陽子MCの場合のエネルギー分解能の図.

（左）1/4EeV< E < 1/2EeVのエネルギー分解能.（右）1/2EeV< E < 1EeVのエネルギー分解能.

図 5.2: TALE実験で陽子MCの場合のエネルギー分解能の図.

（左）1EeV< E < 2EeVのエネルギー分解能.（右）2EeV< E < 4EeVのエネルギー分解能.
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図 5.3: TALE実験で鉄MCの場合のエネルギー分解能の図.

（左）1/4EeV< E < 1/2EeVのエネルギー分解能.（右）1/2EeV< E < 1EeVのエネルギー分解能.

図 5.4: TALE実験で鉄MCの場合のエネルギー分解能の図.

（左）1EeV< E < 2EeVのエネルギー分解能.（右）2EeV< E < 4EeVのエネルギー分解能.
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角度分解能

図 5.5: TALE実験での陽子MCの場合の角度分解能の図.

（左）1/4EeV< E < 1/2EeVの角度分解能.（右）1/2EeV< E < 1EeVの角度分解能.

図 5.6: TALE実験での陽子MCの場合の角度分解能の図.

（左）1EeV< E < 2EeVの角度分解能.（右）2EeV< E < 4EeVの角度分解能.
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図 5.7: TALE実験での鉄MCの場合の角度分解能の図.

（左）1/4EeV< E < 1/2EeVの角度分解能.（右）1/2EeV< E < 1EeVの角度分解能.

図 5.8: TALE実験での鉄MCの場合の角度分解能の図.

（左）1EeV< E < 2EeVの角度分解能.（右）2EeV< E < 4EeVの角度分解能.
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図 5.9: TA実験での陽子MCの場合の角度分解能の図.

（左）4EeV< E < 8 EeVの角度分解能.（右）8EeV< E < 16EeVの角度分解能.

図 5.10: TA実験での陽子MCの場合の角度分解能の図.

（左）16EeV< E < 32EeVの角度分解能.（右）32EeV< E の角度分解能.
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大気密度によるエネルギー補正.

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.11: 陽子MCの場合の 1/2EeV< E < 1EeVでの大気密度によるエネルギー補正

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.12: 陽子MCの場合の 1EeV< E < 2EeVでの大気密度によるエネルギー補正
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.13: 陽子MCの場合の 2EeV< E < 4EeVでの大気密度によるエネルギー補正

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.14: 陽子MCの場合の 4EeV< E < 8EeVでの大気密度によるエネルギー補正
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.15: 陽子MCの場合の 8EeV< E < 16EeVでの大気密度によるエネルギー補正

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.16: 陽子MCの場合の 16EeV< E < 32EeVでの大気密度によるエネルギー補正
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.17: 陽子MCの場合の 32EeV< E での大気密度によるエネルギー補正

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.18: 鉄MCの場合の 1/4EeV< E < 1/2EeVでの大気密度によるエネルギー補正
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.19: 鉄MCの場合の 1/2EeV< E < 1EeVでの大気密度によるエネルギー補正

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.20: 鉄MCの場合の 1EeV< E < 2EeVでの大気密度によるエネルギー補正
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.21: 鉄MCの場合の 2EeV< E < 4EeVでの大気密度によるエネルギー補正
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大気密度によるエネルギー補正での月分布の変化.

補正によりMCによる DATAの再現性が向上している.

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.22: 陽子MCの場合の 1/2EeV< E < 1EeVでの大気密度によるエネルギー補正での月分布の
変化.
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.23: 陽子MCの場合の 1EeV< E < 2EeVでの大気密度によるエネルギー補正での月分布の変
化.
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.24: 陽子MCの場合の 2EeV< E < 4EeVでの大気密度によるエネルギー補正での月分布の変
化.

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.25: 陽子MCの場合の 4EeV< E < 8EeVでの大気密度によるエネルギー補正での月分布の変
化.
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.26: 陽子MCの場合の 8EeV< E < 16EeVでの大気密度によるエネルギー補正での月分布の変
化.

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.27: 陽子MCの場合の 16EeV< E < 32EeVでの大気密度によるエネルギー補正での月分布の
変化.
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.28: 陽子MCの場合の 32EeV< E での大気密度によるエネルギー補正での月分布の変化.

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.29: 鉄MCの場合の 1/4EeV< E < 1/2EeVでの大気密度によるエネルギー補正での月分布の
変化.
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.30: 鉄MCの場合の 1/2EeV< E < 1EeVでの大気密度によるエネルギー補正での月分布の変
化.

(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.31: 鉄MCの場合の 1EeV< E < 2EeVでの大気密度によるエネルギー補正での月分布の変化.
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(a) 補正前 (b) 補正後

図 5.32: 鉄MCの場合の 2EeV< E < 4EeVでの大気密度によるエネルギー補正での月分布の変化.

表 5.1: 鉄MCでの大気密度によるエネルギー補正

Energy [EeV] slope (before) slope (after)

1/4 < E < 1/2 −2.68± 0.23 −0.18± 0.23

1/2 < E < 1 −3.27± 0.38 −0.06± 0.38

1 < E < 2 −2.88± 0.71 0.44± 0.71

2 < E < 4 −4.05± 1.39 −0.61± 1.39
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鉄MCの場合の結果
鉄MCの場合の比較

図 5.33: 1/4EeV< E < 1/2EeVでの結果.

159



図 5.34: 1/2EeV< E < 1EeVでの結果.

図 5.35: 1EeV< E < 2EeVでの結果.
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図 5.36: 2EeV< E < 4EeVでの結果.

鉄MCの場合のエネルギー分布

(a) 1/4EeV< E <

1/2EeV (b) 1/2EeV< E < 1EeV (c) 1EeV< E < 2EeV (d) 2EeV< E < 4EeV

鉄MCの場合の天頂角とエネルギー補正に対する系統誤差
1%オーダーの振幅値に対して, 2.9%, -0.4%, -10.5%の振幅の結果の違いがある.
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(a) 補正なし (b) 補正あり

図 5.38: 1/4EeV< E < 1/2EeVでの結果.

(a) 補正なし (b) 補正あり

図 5.39: 1/2EeV< E < 1EeVでの結果.

162



(a) 補正なし (b) 補正あり

図 5.40: 1EeV< E < 2EeVでの結果.

鉄MCの場合の大気補正による系統誤差

(a) 補正なし (b) 補正あり

図 5.41: 1/4EeV< E < 1/2EeVでの結果.
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(a) 補正なし (b) 補正あり

図 5.42: 1/2EeV< E < 1EeVでの結果.

(a) 補正なし (b) 補正あり

図 5.43: 1EeV< E < 2EeVでの結果.
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(a) 補正なし (b) 補正あり

図 5.44: 2EeV< E < 4EeVでの結果.

鉄MCの場合の 2つの正弦波フィット

表 5.2: 2-Fit iron

E [EeV] 1-Fit χ2 2-Fit χ2 F-value sig

1/4 < E < 1/2 7.463 6.165 0.842 0.466

1/2 < E < 1 9.857 9.313 0.234 0.797

1 < E < 2 4.962 3.638 1.46 0.289

2 < E < 4 5.434 3.609 2.02 0.195

(a) 1/4EeV< E < 1/2EeV (b) 1/2EeV< E < 1EeV
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(a) 1EeV< E < 2EeV (b) 2EeV< E < 4EeV

166



粒子
表 5.3に標準的な素粒子一覧を載せる [228].

表 5.3: Elementary particles

gen particle mass(MeV) spin charge

Bosons
Gauge

photon(γ) 0 1 0

W boson (W−) 80377± 12 1 ±1

Z boson (Z0) 91187.6± 2.1 1 0

gluon (g) 0 1 0

scalar higgs boson(H0) 125250± 170 0 0

Fermions

Quarks

1 up(u, ū) 2.16+0.49
−0.26

1
2 ± 2

3

1 down (d, d̄) 4.67+0.48
−0.17

1
2 ∓ 1

3

2 charm (c, c̄) 1270± 20 1
2 ± 2

3

2 strange (s, s̄) 93.4+8.6
−3.4

1
2 ∓ 1

3

3 top (t, t̄) 172690± 300 1
2 ± 2

3

3 bottom(b, b̄) 4180+30
−20

1
2 ∓ 1

3

Leptons

1 electron(e−, e+) 0.51099895000± 0.00000000015 1
2 ∓1

1 electron neutrino(νe, ν̄e)
1
2 0

2 muon(µ−,µ+) 105.6583755± 0.0000023 1
2 ∓1

2 muon neutrino(νµ, ν̄µ)
1
2 0

3 tau(τ−,τ+) 1776.86± 0.12 1
2 ∓1

3 tau neutrino(ντ , ν̄τ )
1
2 0
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崩壊過程
表 5.4は主な崩壊過程である. 空気シャワーで主要となっている崩壊過程を記載しているが, 表への

崩壊過程が全てではなく多様な崩壊や反応が起こっている. [228].

表 5.4: Decay mode

Particles Lifetime(s) Decay mode Fraction

π+ → (2.6033± 0.0005)× 10−8

µ+ + νµ (99.98770± 0.00004)%

µ+ + νµ + γ (2.00± 0.25)× 10−4

e+ + νe (1.230± 0.004)× 10−4

e+ + νe + γ (7.39± 0.05)× 10−7

e+ + νe + π0 (1.036± 0.006)× 10−8

e+ + νe + e+ + e− (3.2± 0.5)× 10−9

π0 → (8.43± 0.13)× 10−17

2γ (98.823± 0.034)%

e+ + e− + γ (1.174± 0.035)%

2e+ + 2e− (3.34± 0.16)× 10−5

e+ + e− (6.46± 0.33)× 10−8

K+ → (1.2380± 0.0020)× 10−8

µ+ + νµ (63.56± 0.11)%

π+ + π0 (20.67± 0.08)%

2π+ + π− (5.583± 0.024)%

π0 + e+ + νe (5.07± 0.04)%

π0 + µ+ + νµ (3.352± 0.033)%

π+ + 2π0 (1.760± 0.023)%

K0
S → (8.954± 0.004)× 10−11

π+ + π− (69.20± 0.05)%

2π0 (30.69± 0.05)%

K0
L → (5.116± 0.021)× 10−8

π± + e∓ + νe (40.55± 0.11)%

π± + µ∓ + νµ (27.04± 0.07)%

3π0 (19.52± 0.12)%

π+ + π− + π0 (12.54± 0.05)%

µ+ → (2.1969811± 0.0000022)× 10−6
e+ + ν̄µ + νe ∼ 100%

2e+ + e− + ν̄µ + νe (3.4± 0.4)× 10−5
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デルタ
図 5.47は TA実験サイトの地図である.

図 5.47: Delta, Utah, USA.

図 5.48: （左）CRAFFT,（右）TA× 4
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