
　

修 士 学 位 論 文

方向に感度のある暗黒物質探索実験におけるバックグラウンド

の研究

2017年 2月 3日
　　

専攻名 物理学専攻
学籍番号 158s113s
氏名 帝釋　稜介

神戸大学大学院理学研究科博士課程前期課程



概要

銀河の運動や、CMB 観測から存在が予言されている暗黒物質は、未だに直接検出さ

れた例はなく、宇宙の謎のひとつである。これまでに従来型の直接探索実験として大質

量検出器を用いた観測が多く行われてきが、暗黒物質検出の根拠となる計数率の季節変

動は数 % と小さいため、より確度の高い証拠を得られる別手法による検出が期待され

ている。NEWAGE(NEw generation WIMP search with an Advanced Gaseous tracker

Experiment) は読み出しに µ-PIC(micro PIxel Chamber) を使用した 3 次元ガス検出器

µ-TPC(micro Time Projection Chamber)を用いた、方向に感度を持つ暗黒物質探索実験

である。NEWAGE は方向に感度を持つ手法では世界最高感度を有している。しかし従来

型の直接探索実験に及ばずさらなる感度向上が求められている。現在 NEWAGEの検出感

度を制限しているのは暗黒物質以外の事象 (バックグラウンド)であり、バックグラウンド

の理解・低減は必須である。

本研究は、バックグラウンドとなり得る放射線（中性子および α線）を測定・理解するこ

とを目的として行った。中性子測定に関しては、先行研究として 1994年に大谷氏、2004年

に南野氏が神岡地下において中性子フラックスを測定している。しかし、これらの結果では

中性子のスペクトルに関する情報はなく、また系統誤差に関しての議論も十分になされてい

なかった。本研究では、中性子スペクトルを仮定し、先行研究とは別手法であるシミュレー

ションソフトを用いた校正係数の見積もりを行い、神岡地下における環境中性子フラックス

を得た。さらに中性子スペクトルの仮定による系統誤差を見積もり、初めて統計誤差および

系統誤差両方を考慮した結果を得た。

α 線検出器に関しては、NEWAGE が暗黒物質探索に用いている µ-PIC(micro PIxel

Chamber)を使用した 3次元ガス検出器 µ-TPC(micro Time Projection Chamber)を利用

し、サンプル物質表面からの α線を測定する装置を開発した。装置が TPCとして動作する

ことを確認しバックグラウンドの測定を行った。今後はバックグラウンドの低減およびサン

プルの測定を予定している。
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1 暗黒物質

暗黒物質 (Dark Matter)とは、様々な宇宙観測から存在が予言されている未知の物質であ

る。光や X線、赤外線などの電磁波で観測できないことから”暗黒”と形容される。最新の

宇宙観測から、既知の物質は宇宙の構成要素のうちわずか 5 %でしかなく、残りの 27 %が

暗黒物質、68 %が暗黒エネルギーであると考えられている [1](図 1.1[2])。暗黒物質は素粒

子標準理論の枠組みを越えた新理論における粒子であることが予想されるが、その正体は不

明であり、現在世界各国で暗黒物質発見を目指した研究が進められている。

図 1.1: 宇宙のエネルギー組成図 [2]

1.1 暗黒物質の存在

暗黒物質は 1937年にスイスの天文学者フリッツ・ツビッキーによって提唱された [3]。彼

は銀河の運動速度を調べることにより、銀河の集まりである銀河団の総質量を見積もった。

その結果は光って見えている銀河の数から予想される質量の 10 ∼ 100倍大きいものであっ

た。この結果を受けて、彼はその質量差を埋めるために光で観測できない物質として暗黒物

質を提案した。その後銀河や銀河団の観測が進むにつれ、暗黒物質の存在を示唆する様々な

証拠が得られている。以下でそれらについていくつか紹介する。

1.1.1 銀河の回転曲線

暗黒物質の存在を示す代表的なものに、1970年代に報告された銀河の回転曲線問題があ

る。この問題は、星の分布から求められる質量より、銀河の回転曲線から予想される質量分

布の方が大きいというものである。この問題を解決するために、暗黒物質が銀河スケールに

1



渡って存在する必要がある。

銀河の回転速度はケプラーの法則に従い

v2c (r)

r
= G

M(r)

r2
(1.1)

と表される。ここで、vc(r)は銀河の中心からの距離 r における回転速度、M(r)は r より

内側の質量である。銀河の回転速度は、21 cm線で HIガス、3.6mm線で COガスの輝線

のドップラーシフトを観測することで求めることができる。銀河は円盤部分に対して中心部

分が非常に明るいため、星は銀河中心に集中していると考えられる。もし、銀河が光る物質

だけで構成されるとするならば、星の集まっている銀河中心部分の外側ではM(r)はほぼ一

定となり、(1.1)式から円盤部分での速度分布 vc(r)は r−1/2 で減少していくはずである。

図 1.2に NGC6503銀河の回転曲線を示す [4]。縦軸が銀河の回転速度、横軸は銀河中心

からの距離。誤差棒つきの点が観測点、破線と点線はそれぞれ観測される円盤部分とガスか

ら考えられる回転速度、一点鎖線は銀河ハローの見えない質量が存在した場合の回転速度で

あり、実線はそれらの和を示す。NGC6503銀河は中心から半径 2 kpc内に星が多く集まっ

ている。もし質量が銀河中心に集中しているなら、回転曲線は図中の破線のように半径の大

きい所で遅くなるはずである。しかし、観測から得られた回転曲線は減少することなく図中

の点のように一定の速度で分布している。このことから銀河ハローに光学的に観測すること

できない質量のある物質の存在が不可欠であり、暗黒物質存在の証拠となり得る。Freese: Observational Evidence for Dark Matter . . . 3

Fig. 1. Galactic rotation curve for NGC 6503 showing disk and gas contribution plus
the dark matter halo contribution needed to match the data.

to much larger distances than could be probed by rotation curves: the DM is seen
in galaxies out to 200 kpc from the centers of galaxies, in agreement with N-body
simulations. On even larger Mpc scales, there is evidence for DM in filaments (the
cosmic web).

2.3 Hot Gas in Clusters

Another piece of gravitational evidence for dark matter is the hot gas in clusters.
Figure 3 illustrates the Coma Cluster. The left panel is in the optical, while
the right panel is emission in the x-ray (observed by ROSAT)(Briel & Henry
1997). [Note that these two images are not on the same scale.] The X-ray image
indicates the presence of hot gas. The existence of this gas in the cluster can only
be explained by a large dark matter component that provides the potential well

図 1.2: NGC6503の回転曲線 [4]

2



1.1.2 重力レンズ効果

重力レンズ効果とは、宇宙に存在する重力源の影響で光の経路が曲がることで、観測者か

らみると背景の銀河が複数見えたり歪んで見えたりする現象のことをいう。重力源がレンズ

のような役割をしているように考えられることからこのように呼ばれる。重力源が強くなく

背景の銀河が歪む程度の場合を弱い重力レンズ効果と呼ぶ。弱い重力レンズ効果を用いて背

景の銀河の歪みを統計的に調べることで、背景銀河と観測者の間にある重力源の分布を知る

ことができる。図 1.3に重力レンズの原理を示す。

図 1.3: 重力レンズの原理 [5]

弱い重力レンズ効果を用いて暗黒物質の質量空間分布を調べるために、ハッブル宇宙望遠

鏡により銀河団「1E 0657-56」が観測された [6]。銀河団「1E 0657-56」は小さな銀河団と

大きな銀河団が衝突したことで強い X 線を放つ銀河団であり、弾丸銀河団と呼ばれる。図

1.4に観測された銀河団「1E 0657-56」を示す。図 1.4中左図が銀河団「1E 0657-56」をマ

ゼラン望遠鏡を用いた可視光での観測した結果、図 1.4中右図 X線天文衛星チャンドラを用

いた X線での観測結果である。その結果、X線で観測された高温プラズマは相互作用しや

すいため銀河団同士の衝突点付近に質量が分布している。一方、暗黒物質は相互作用しにく

いため高温プラズマよりも前方に進行している。これは銀河団スケールでの暗黒物質が存在

する証拠の一つである。

3
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Fig. 1.— Shown above in the top panel is a color image from the Magellan images of the merging cluster 1E0657−558, with the white
bar indicating 200 kpc at the distance of the cluster. In the bottom panel is a 500 ks Chandra image of the cluster. Shown in green contours
in both panels are the weak lensing κ reconstruction with the outer contour level at κ = 0.16 and increasing in steps of 0.07. The white
contours show the errors on the positions of the κ peaks and correspond to 68.3%, 95.5%, and 99.7% confidence levels. The blue +s show
the location of the centers used to measure the masses of the plasma clouds in Table 2.

nated by collisionless dark matter, the potential will trace
the distribution of that component, which is expected
to be spatially coincident with the collisionless galax-
ies. Thus, by deriving a map of the gravitational po-
tential, one can discriminate between these possibilities.
We published an initial attempt at this using an archival
VLT image (Clowe et al. 2004); here we add three addi-
tional optical image sets which allows us to increase the
significance of the weak lensing results by more than a
factor of 3.

In this paper, we measure distances at the redshift of
the cluster, z = 0.296, by assuming an Ωm = 0.3, λ =
0.7, H0 = 70km/s/Mpc cosmology which results in 4.413
kpc/′′ plate-scale. None of the results of this paper are
dependent on this assumption; changing the assumed
cosmology will result in a change of the distances and
absolute masses measured, but the relative masses of
the various structures in each measurement remain un-
changed.

2. METHODOLOGY AND DATA

We construct a map of the gravitational poten-
tial using weak gravitational lensing (Mellier 1999;
Bartelmann & Schneider 2001), which measures the dis-
tortions of images of background galaxies caused by the
gravitational deflection of light by the cluster’s mass.
This deflection stretches the image of the galaxy pref-
erentially in the direction perpendicular to that of the
cluster’s center of mass. The imparted ellipticity is typi-
cally comparable to or smaller than that intrinsic to the
galaxy, and thus the distortion is only measurable statis-
tically with large numbers of background galaxies. To do
this measurement, we detect faint galaxies on deep op-
tical images and calculate an ellipticity from the second
moment of their surface brightness distribution, correct-
ing the ellipticity for smearing by the point spread func-
tion (corrections for both anisotropies and smearing are
obtained using an implementation of the KSB technique
(Kaiser et al. 1995) discussed in Clowe et al. (2006)).
The corrected ellipticities are a direct, but noisy, mea-
surement of the reduced shear g⃗ = γ⃗/(1 − κ). The shear
γ⃗ is the amount of anisotropic stretching of the galaxy
image. The convergence κ is the shape-independent in-
crease in the size of the galaxy image. In Newtonian

gravity, κ is equal to the surface mass density of the lens
divided by a scaling constant. In non-standard gravity
models, κ is no longer linearly related to the surface den-
sity but is instead a non-local function that scales as the
mass raised to a power less than one for a planar lens,
reaching the limit of one half for constant acceleration
(Mortlock & Turner 2001; Zhao et al. 2006). While one
can no longer directly obtain a map of the surface mass
density using the distribution of κ in non-standard grav-
ity models, the locations of the κ peaks, after adjusting
for the extended wings, correspond to the locations of
the surface mass density peaks.

Our goal is thus to obtain a map of κ. One can combine
derivatives of g⃗ to obtain (Schneider 1995; Kaiser 1995)

∇ ln(1−κ) =
1

1 − g2
1 − g2

2

(

1 + g1 g2
g2 1 − g1

) (

g1,1 + g2,2
g2,1 − g1,2

)

,

which is integrated over the data field and converted into
a two-dimensional map of κ. The observationally un-
constrained constant of integration, typically referred to
as the “mass-sheet degeneracy,” is effectively the true
mean of ln(1−κ) at the edge of the reconstruction. This
method does, however, systematically underestimate κ
in the cores of massive clusters. This results in a slight
increase to the centroiding errors of the peaks, and our
measurements of κ in the peaks of the components are
only lower bounds.

For 1E0657−558, we have accumulated an exception-
ally rich optical dataset, which we will use here to mea-
sure g⃗. It consists of the four sets of optical images shown
in Table 1 and the VLT image set used in Clowe et al.
(2004); the additional images significantly increase the
maximum resolution obtainable in the κ reconstructions
due to the increased number of background galaxies,
particularly in the area covered by the ACS images,
with which we measure the reduced shear. We reduce
each image set independently and create galaxy cata-
logs with 3 passband photometry. The one exception
is the single passband HST pointing of main cluster,
for which we measure colors from the Magellan images.
Because it is not feasible to measure redshifts for all
galaxies in the field, we select likely background galax-
ies using magnitude and color cuts (m814 > 22 and not
in the rhombus defined by 0.5 < m606 − m814 < 1.5,

図 1.4: 1E 0657-56領域の観測結果 [6]

1.1.3 宇宙論パラメータ測定

宇宙論とは宇宙全体を取り扱う理論のことである。現在の宇宙論における標準的なモ

デルとしてΛ-CDM モデルがある。Λ-CDM モデルとは CDM(Cold Dark Matter) の存

在を仮定し、宇宙項Λを含んだビッグバン宇宙モデルである。Λ-CDM モデルでは、宇

宙を占めるエネルギーはダークエネルギー、マター、放射から成り、エネルギー密度を

臨界密度 ρc

(
=

3c2H2
0

8πG

)
で割ることで無次元化された量によって議論を行う。これらは宇

宙論パラメータと呼ばれ、それぞれ ΩΛ,Ωm,Ωr とかく。放射におけるエネルギー密度 Ωr

のみは宇宙マイクロ波背景放射 (Cosmic Microwave Background : CMB) 測定等から、

Ωrh
2 = 2.37 × 10−5 と求められている [7]。ここで hは 100 [km s−1 Mpc−1]で規格・無次

元化したハッブル定数である。また、宇宙初期 (赤方偏移 z ∼ 104)での放射優勢から物質優

勢に移り変わった後では Ωr は Ωm と比較して無視できるほど小さい。以後バリオンと暗黒

物質を別々に考えるとき、マター Ωm はバリオン Ωb と暗黒物質 ΩDM とに分けて表す。

ここで、宇宙論パラメータについて簡単に説明する。宇宙のサイズを表すスケールファク

タ aを用いることにより (
ȧ

a

)2

= H2
0

{
Ωm

a3
+

Ωr

a4
+ΩΛ − Ωk

a2

}
(1.2)

とかける。ここで、H0 はハッブル定数、Ωk は宇宙の曲率を表すパラメータであり、(1.2)式

は規格化されたフリードマン方程式である。この微分方程式を解くことで、宇宙の収縮や膨

張、宇宙は平坦であるのか否か、ビッグバン存在の有無といった宇宙発展の様子を求めるこ

とができ、宇宙発展の様子は宇宙論パラメータに依存していることがわかる。図 1.5に宇宙

論パラメータの観測結果を示し、ΩΛ,Ωm それぞれの値に対する宇宙発展の様子を記してい

る。また ΩΛ,Ωm に対する制限は Ia型超新星 (Type Ia Supernova : IaSN)爆発のサーベイ

観測 [8]、CMB観測 [1]、バリオン音響振動 (Baryon Acoustic Oscillation : BAO)観測 [9]
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などからつけられている。それぞれについて以下で説明する。IaSN爆発の観測 [8]、CMB

観測 [1],BAO観測 [9]などからつけられている。3つの観測から (ΩΛ,Ωm) ≃ (0.7, 0.3)であ

る平坦な宇宙であることが有力視されている。
M. Betoule et al.: Joint cosmological analysis of the SNLS and SDSS SNe Ia.

7.1.2. Baryon Acoustic Oscillations

The detection of the characteristic scale of the baryon acous-
tic oscillations (BAO) in the correlation function of di↵erent
matter distribution tracers provides a powerful standard ruler
to probe the angular-diameter-distance versus redshift relation
and Hubble parameter evolution. The BAO scale has now been
detected in the correlation function of various galaxy surveys
(Eisenstein et al. 2005; Beutler et al. 2011; Blake et al. 2011;
Anderson et al. 2012), as well as in the Ly↵ forest of distant
quasars (Busca et al. 2013; Slosar et al. 2013). Large-scale sur-
veys also probe the horizon size at matter-radiation equality.
However, this latter measurement appears to be more a↵ected
by systematic uncertainties than the robust BAO scale measure-
ment.

BAO analyses usually perform a spherical average of their
scale measurement constraining a combination of the angular
scale and redshift separation:

dz =
rs(zdrag)
Dv(z)

(21)

with:

Dv(z) =
 
(1 + z)2D2

A
cz

H(z)

!1/3

(22)

For this work, we follow Planck Collaboration XVI (2013) in
using the measurement of the BAO scale at z = 0.106, 0.35,
and 0.57 from Beutler et al. (2011); Padmanabhan et al. (2012);
Anderson et al. (2012), respectively. We consider a BAO prior of
the form:

�2
bao = (dz � dbao

z )†C�1
bao(dz � dbao

z ) (23)

with zdrag computed from the Eisenstein & Hu (1998) fit-
ting formulae, dbao

z = (0.336, 0.1126, 0.07315) and C�1
bao =

diag(4444, 215156, 721487).

7.2. Constraints on cosmological parameters for various dark
energy models

We consider three alternatives to the base ⇤CDM model:

– the one-parameter extension allowing for non-zero spatial
curvature ⌦k, labeled o-⇤CDM.

– the one-parameter extension allowing for dark energy in a
spatially flat universe with an arbitrary constant equation of
state parameter w, labeled w-CDM.

– the two-parameter extension allowing for dark energy in a
spatially flat universe with a time varying equation of state
parameter parameterized as w(a) = w0 + wa(1 � a) with a =
1/(1 + z) (Linder 2003) and labeled wz-CDM.

We follow the assumptions of Planck Collaboration XVI (2013)
to achieve consistency with our prior. In particular we assume
massive neutrinos can be approximated as a single massive
eigenstate with m⌫ = 0.06 eV and an e↵ective energy density
when relativistic:

⇢⌫ = Ne↵
7
8

 
4

11

!4/3

⇢� (24)

with ⇢� the radiation energy density and Ne↵ = 3.046. We use
Tcmb = 2.7255 K for the CMB temperature today.

Best-fit parameters for di↵erent probe combinations are
given in Tables 13, 14 and 15. Errors quoted in the ta-
bles are 1-� Cramér-Rao lower bounds from the approximate
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Fig. 15. 68% and 95% confidence contours (including system-
atic uncertainty) for the⌦m and⌦⇤ cosmological parameters for
the o-⇤CDM model. Labels for the various data sets correspond
to the present SN Ia compilation (JLA), the Conley et al. (2011)
SN Ia compilation (C11), the combination of Planck temperature
and WMAP polarization measurements of the CMB fluctuation
(Planck+WP), and a combination of measurements of the BAO
scale (BAO). See Sect. 7.1 for details. The black dashed line cor-
responds to a flat universe.
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Fig. 16. Confidence contours at 68% and 95% (including sys-
tematic uncertainty) for the ⌦m and w cosmological parameters
for the flat w-⇤CDM model. The black dashed line corresponds
to the cosmological constant hypothesis.

Fisher Information Matrix. Confidence contours corresponding
to ��2 = 2.28 (68%) and ��2 = 6 (95%) are shown in
Figs. 15, 16 and 17. For all studies involving SNe Ia, we used
likelihood functions similar to Eq. (15), with both statistical and
systematic uncertainties included in the computation of C. We
also performed fits involving the SNLS+SDSS subsample and
the C11 “SALT2” sample for comparison (see Sect. 6).

In all cases the combination of our supernova sample with
the two other probes is compatible with the cosmological con-
stant solution in a flat universe, which could have been antic-
ipated from the agreement between CMB and SN Ia measure-
ments of ⇤CDM parameters (see Sect. 6.6). This concordance is
the main result of the present paper. We note that this conclusion

21

図 1.5: 宇宙論パラメータ (ΩΛ,Ωm)に対する制限 [10]

■ Ia型超新星 (Type Ia Supernova : IaSN)爆発の観測

IaSN爆発は、連星系を成している白色矮星に相手の星 (伴星) からのガスが降着して重く

なり、重力を支えきれなくなった時に起こる爆発現象である。このときの白色矮星の質量は

チャンドラセカール質量という理論的な上限値になるため、IaSN爆発の最大光度は個体に

よらず一定になると考えられている。また超新星爆発は非常に明るいため、z ∼ 1以上の遠

方の宇宙を見ることができる。

超新星爆発のスペクトルから赤方偏移を求めることで宇宙の膨張速度を知ることができ、

見かけの光度から光度距離が分かる。図 1.6は、地球で観測した IaSNフラックスを等級 m

に直し、赤方偏移 z との関係を表したものである [11]。赤点は測定値、青の実線、破線、点

線はそれぞれ異なる (Ωm,ΩΛ)の値の組み合わせを表す。図 1.6中の下図は何もない宇宙と

の差を示す。(Ωm,ΩΛ) = (0.25,0.75) のモデルが観測と良く一致している。
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Table 8 lists results from fits to both of our primary sub-
sets of SNe. SNe from both the H96 and R99 low-redshift
samples were included in all fits. The first three lines show
fits to the low-extinction primary subset. So that the new
sample of high-redshift SNemay be compared to those from
P99, each high-redshift sample was fitted separately (fits 1
and 2). Fit 3 combines all of the current SCP high-redshift
SNe from the low-extinction subsets and represents the pri-
mary result on!M and!" for this paper; Figure 7 shows the
confidence regions for !M versus !" from this fit. Figure 8
shows the comparison of the confidence regions when each
high-redshift sample is treated separately. Note that fit 2
provides comparable and consistent measurements of !M
and !" to fit 1. Additionally, the sizes of the confidence
regions from the eight HST SNe in fit 2 are similar to those
in fit 1, which includes 25 high-redshift SNe from P99.

Fits 4–6 in Table 8 show the results for the primary subset
when host galaxy extinction corrections have been applied.
Figure 9 compares these results to those of the primary low-
extinction fit. The primary fits of Figure 8 are reproduced in
the top row of Figure 9. The second row has host galaxy

extinction corrections applied using the one-sided prior
used by fit E of P99 and Riess et al. (1998) discussed in x 3.
The third row has full extinction corrections applied with-
out any prior assumptions on the intrinsic E(B!V ) distribu-
tion. Three conclusions are apparent from this plot. First,
using a strongly peaked prior on extinction prevents the
E(B!V ) error bars from being fully propagated into the
cosmological confidence regions and hence apparently
tightens the constraints. However, for a peaked prior, this is
very similar to assuming no extinction and not performing
an extinction correction (but without testing the assump-
tion), while for a wider prior there is a danger of introducing
bias. Second, the current set of SNe provide much smaller
confidence regions on the !" versus !M plane than do the
SNe Ia from previous high-redshift samples when unbiased
extinction corrections are applied. Whereas Figure 8 shows

Fig. 5.—Top: Averaged Hubble diagram with a linear redshift scale for
all SNe from our low-extinction subsample. Here SNe within Dz < 0:01 of
each other have been combined using a weighted average in order to more
clearly show the quality and behavior of the data set. (Note that these
averaged points are for display only and have not been used for any
quantitative analyses.) The solid curve overlaid on the data represents our
best-fit flat-universe model, ð!M ;!"Þ ¼ ð0:25; 0:75Þ (fit 3 of Table 8). Two
other cosmological models are shown for comparison: ð!M ;!"Þ ¼
ð0:25; 0Þ and ð!M ;!"Þ ¼ ð1; 0Þ. Bottom: Residuals of the averaged data
relative to an empty universe, illustrating the strength with which dark
energy has been detected. Also shown are the suite of models from the top
panel, including a solid curve for our best-fit flat-universe model.

Fig. 6.—Hubble diagram of effective K- and stretch-corrected mB vs.
redshift for the 11 SNe observed with WFPC2 and reported in this paper.
Circles represent SNe in the primary subset (subset 1); the one point plotted
as a cross (the very reddened supernova SN 1998aw) is omitted from that
subset. Open circles represent reddened SNe omitted from the low-
extinction primary subset (subset 2), while filled circles are in both subsets 1
and 2. Top: No host galaxy E(B!V ) extinction corrections have been
applied. Inner error bars only include the measurement error. Outer error
bars include 0.17 mag of intrinsic dispersion. Bottom: Extinction correc-
tions have been applied using the standard interstellar extinction law. Error
bars have been increased by the uncertainty in this extinction correction.
Again, inner error bars represent only measurement uncertainties, while
outer error bars include 0.11 mag of intrinsic dispersion. Lines are for three
example cosmologies with the indicated values of !M and !"; the solid line
is the best-fit flat-universe cosmology to our full primary subset with
extinction corrections applied.
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図 1.6: IaSN爆発の赤方偏移 z と見かけの等級mの関係 [11]

■ 宇宙マイクロ波背景放射 (Cosmic Microwave Background : CMB)観測

宇宙マイクロ波背景輻射 (CMB) とは全天球上で等方的に観測される電磁波である。

CMBはビックバン直後に発生したと考えられている。宇宙初期で高温のときは電子と陽子

と光子はそれぞれ別々に存在し、光子は電子とコンプトン散乱を繰り返していたため光子は

直進することができなかった。その後、宇宙膨張により宇宙の温度が下がっていくと、電子

が陽子と結合して原子を作り、光子は直進できるようになった。これはビッグバンの約 40

万年後で、この時期を「宇宙の晴れ上がり」あるいは「再結合期」などと呼び、この頃の宇

宙の温度は ∼ 3000Kであった。宇宙膨張により電磁波の波長が伸び、現在は 2.725Kの黒
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体放射に非常に酷似したスペクトルが電波領域で等方的に観測されている。

1992年に COBE衛星が初めて全天の CMBマップを観測し、WMAPによりさらに角度

分解能の高い観測が行われた。最近ではプランク衛星が全天に渡り揺らぎを観測しており、

揺らぎの大きさは ∼ 100 µK 程度と観測された。図 1.7はプランク衛星によって得られた角

度パワースペクトルである。測定値とモデルを比較することで宇宙論パラメータを求めるこ

とができ、Ωm ≃ 0.3,ΩΛ ≃ 0.7と評価することができる。図 1.7の上図はプランク衛星に

よる CMBの角度パワースペクトルの観測結果を表し、下図は測定値とベストフィットモデ

ルとの差分を表す。青点は測定値、赤線はベストフィットモデルを表す。
Planck Collaboration: Cosmological parameters
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Fig. 1. Planck 2015 temperature power spectrum. At multipoles ` � 30 we show the maximum likelihood frequency-averaged
temperature spectrum computed from the Plik cross-half-mission likelihood, with foreground and other nuisance parameters de-
termined from the MCMC analysis of the base ⇤CDM cosmology. In the multipole range 2  `  29, we plot the power spectrum
estimates from the Commander component-separation algorithm, computed over 94 % of the sky. The best-fit base ⇤CDM theoreti-
cal spectrum fitted to the Planck TT+lowP likelihood is plotted in the upper panel. Residuals with respect to this model are shown
in the lower panel. The error bars show ±1� uncertainties.

The large upward shift in Ase�2⌧ reflects the change in the abso-
lute calibration of the HFI. As noted in Sect. 2.3, the 2013 analy-
sis did not propagate an error on the Planck absolute calibration
through to cosmological parameters. Coincidentally, the changes
to the absolute calibration compensate for the downward change
in ⌧ and variations in the other cosmological parameters to keep
the parameter �8 largely unchanged from the 2013 value. This
will be important when we come to discuss possible tensions
between the amplitude of the matter fluctuations at low redshift
estimated from various astrophysical data sets and the Planck
CMB values for the base ⇤CDM cosmology (see Sect. 5.6).

(4) Likelihoods. Constructing a high-multipole likelihood for
Planck, particularly with T E and EE spectra, is complicated
and di�cult to check at the sub-� level against numerical
simulations because the simulations cannot model the fore-
grounds, noise properties, and low-level data processing of
the real Planck data to su�ciently high accuracy. Within the
Planck collaboration, we have tested the sensitivity of the re-
sults to the likelihood methodology by developing several in-
dependent analysis pipelines. Some of these are described in
Planck Collaboration XI (2016). The most highly developed of

them are the CamSpec and revised Plik pipelines. For the 2015
Planck papers, the Plik pipeline was chosen as the baseline.
Column 6 of Table 1 lists the cosmological parameters for base
⇤CDM determined from the Plik cross-half-mission likeli-
hood, together with the lowP likelihood, applied to the 2015
full-mission data. The sky coverage used in this likelihood is
identical to that used for the CamSpec 2015F(CHM) likelihood.
However, the two likelihoods di↵er in the modelling of instru-
mental noise, Galactic dust, treatment of relative calibrations,
and multipole limits applied to each spectrum.

As summarized in column 8 of Table 1, the Plik and
CamSpec parameters agree to within 0.2�, except for ns, which
di↵ers by nearly 0.5�. The di↵erence in ns is perhaps not sur-
prising, since this parameter is sensitive to small di↵erences in
the foreground modelling. Di↵erences in ns between Plik and
CamSpec are systematic and persist throughout the grid of ex-
tended ⇤CDM models discussed in Sect. 6. We emphasize that
the CamSpec and Plik likelihoods have been written indepen-
dently, though they are based on the same theoretical framework.
None of the conclusions in this paper (including those based on
the full “TT,TE,EE” likelihoods) would di↵er in any substantive
way had we chosen to use the CamSpec likelihood in place of
Plik. The overall shifts of parameters between the Plik 2015

8

図 1.7: プランク衛星による CMBの角度パワースペクトルの観測結果 [12]

■ バリオン音響振動 (Baryon Acoustic Oscillation : BAO)観測

BAOとは初期宇宙に存在する音響振動が原因となって起こるバリオンの物質密度のゆら

ぎのことである。理論的な銀河団の構造形成モデルからどのように音響波から密度ゆらぎに

発展したかを予想することができ、観測された銀河の分布と比較することで宇宙論パラメー

タを推定する。

四つの相互作用の中で重力は遠距離力であり引力であるため、密度ゆらぎは重力不安定性

により成長する。密度ゆらぎを作り出すために、相対論的な速度で運動する軽い暗黒物質

(Hot Dark Matter : HDM) と非相対論的な運動をする重い暗黒物質 (Cold Dark Matter

: CDM) の二種類が考えられる。暗黒物質が HDM の場合、暗黒物質の運動により微細構
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造をかき乱すため、大規模構造が形成された後に銀河や銀河団が形成されるというシナリオ

(トップダウンシナリオ)が有力となる。しかし、z ∼ 6程度の初期宇宙にも銀河の存在が確

認されなかったため、トップダウンシナリオは支持されていない。一方で暗黒物質が CDM

の場合、銀河や銀河団が形成された後に大規模構造が形成されるシナリオ (ボトムアップシ

ナリオ)が有力となり、現在広く支持されている。

SDSS(Sloan Digital Sky Survey) は銀河分布を調査するために銀河をサーベイ観測す

る実験である [9]。測定結果と構造形成モデルを比較するために、”二点相関関数”を用

いる。二点相関関数とは、ランダムな分布からのずれであり、以下のように定義する。

距離 r 離れた 2 点 x1,x2 の周りの微小体積 (dx1)
3(dx2)

3 の両方に銀河が含まれる確率

P (x1,x2)(dx1)
3(dx2)

3 を考える。銀河が完全にランダムな分布をしているとすると、この

確率は銀河の数密度 n̄を用いて n̄2(dx1)
3(dx2)

3 で与えられる。しかし、実際の分布はラン

ダムではないため完全にランダムの場合からズレが生じ、

P (x1,x2)d
3x1d

3x2 = n̄2 [1 + ξ(r)] (dx1)
3(dx2)

3 (1.3)

と与えられる。ここで ξ(r)が二点相関関数である。

図 1.8 は SDSS による二点相関関数の測定結果である。∼ 100h−1Mpc に存在するピー

クは音響ピークと呼ばれ、BAOのしるしである。上から 1,2,3番目のモデル線はそれぞれ

Ωmh
2 = 0.12, 0.13, 0.14に対応し、Ωbh

2 = 0.024, n = 0.98を仮定している。一番下のモデ

ル線は Ωbh
2 = 0,Ωmh

2 = 0.105を仮定している。ここで、hは 100 [km s−1 Mpc−1]で規

格・無次元化したハッブル定数、nは銀河の数密度である。
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Figure 1.1.7: Measured two point correlation function of galaxies by SDSS[2]. Top, second and third
lines show models assuming Ωmh2 = 0.12, 0.13 and 0.14, respectively, all with Ωbh2 = 0.024 and
n = 0.98. The bottom line shows a pure CDM model assuming Ωbh2 = 0 and Ωmh2 = 0.105. Here, h
is Hubble parameter normalized by 100 and n is number density of galaxy. Inset is the enlarged view.

actual probability differs from random as

P (x1,x2)d
3x1d

3x2 = n̄2 [1 + ξ(r)] (dx1)
3(dx2)

3 (1.5)

and ξ(r) is the two point correlation function. Figure 1.1.7 is measured two point correlation

function of galaxies by SDSS. The peak around ∼ 100h−1Mpc is the indication of BAO and

called an acoustic peak. The amplitude of an acoustic peak is sensitive to the gravitational

components of the universe, and Ωm is estimated by BAO as shown in Figure 1.1.4.

1.1.5 Big Bang nucleosynthesis

Big Bang Nucleosynthesis (BBN) describes the production of light nuclei besides hydrogen

during the early universe. In 1940s, BBN was advocated by George Gamow to explain the ratio

of elements in the universe, and after some discussions, the existence of CMB was predicted.

Hence the discovery of CMB strongly supported BBN. Baryon density Ωb is evaluated by BBN,

and the dark matter density can be estimated as ΩDM = Ωm − Ωb.

13

図 1.8: SDSSによる二点相関関数の測定結果 [9]

1.2 暗黒物質の候補粒子

前節で述べたとおり、銀河の回転曲線や宇宙論パラメータの精密測定より物質の密度パラ

メータは Ωm ∼ 0.3であることが知られている。しかしビッグバン元素合成を考えることに

より得たバリオン密度は Ωb = 0.044 ± 0.004であった [13]。以上のことから、バリオンの

みで宇宙の物質を説明することできず、非バリオンな質量 (暗黒物質)の存在が期待される。

本節では、非バリオンな暗黒物質の候補粒子について述べる。

1.2.1 WIMP

WIMP(Weakly Interacting Massive Particle) とは、「相互作用が小さく質量を持つ粒

子」の総称である。WIMP は標準理論 (standard model : SM) のエネルギースケール

(≲ 1TeV) を越えた理論から作られる粒子であり、その性質から暗黒物質の有力な候補と

なる。WIMP を作ることができる理論はいくつか存在し、代表的なものに超対称性理論

(Supersymmetry theory : SUSY)、余剰次元模型 (Universal extra dimension : UED)が

ある。特に SUSYから存在が予言される「ニュートラリーノ」は暗黒物質の候補として現在

最も期待されている粒子である。以下で、WIMPになり得る粒子について紹介する。
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■ ニュートラリーノ

SUSY は標準理論の粒子のスピンを 1/2 だけ変化させた超対称性粒子 (SUSY 粒子) が

存在するという理論である。SUSY 粒子の中で最も軽い粒子 (Lightest Supersymmetric

Particle : LSP)が電気的に中性であった場合、暗黒物質の候補になり得る [14]。

SM に対して最小限の SUSY に基づいた拡張を行った理論を MSSM(Minimum Super-

symmetric extension of the Standard Model)と呼び、表 1.1に示すような SUSY粒子を

導入する。

表 1.1: MSSMで導入される超対称性粒子。

標準理論の粒子 SUSY粒子

記号 名称 スピン 記号 名称 スピン

q = u, c, t アップクォーク 1/2 q̃1u, · · · q̃6u アップスクォーク 0

q = d, s, b ダウンクォーク 1/2 q̃1d, · · · q̃6d ダウンスクォーク 0

l = e, µ, τ レプトン 1/2 l̃6, · · · l̃6 スレプトン 0

νe, νµ, ντ ニュートリノ 1/2 ν̃1, ν̃2, ν̃3 スニュートリノ 0

g グルーオン 1 g̃ グルイーノ 1/2

W± Wボソン 1 χ̃±
1 , χ̃

±
2 チャージーノ 1/2

H± 荷電ヒッグス 0

γ 光子 1 χ̃0
1, · · · χ̃0

4 ニュートラリーノ 1/2

Z0 Zボソン 1

h0 軽ヒッグス 0

H0 重ヒッグス 0

A0 擬ヒッグス 0

また、SUSY粒子と標準理論の粒子の反応は Rパリティー

R = (−1)3B+L+2S (1.4)

によって決められる。ここで、B はバリオン数、L はレプトン数、S はスピンである。標

準理論の粒子は Rパリティーは 1に、SUSY粒子の Rパリティーは −1になる。反応の前

後で Rパリティーが保存することから、LSPはそれ以上崩壊できず、安定に存在すること

ができる。LSPになり得るのはスピンが 1/2であるグルイーノ、チャージーノ、ニュート

ラリーノの中で最も軽い粒子であり、ニュートラリーノが LSPであった場合は暗黒物質の

10



有力な候補となる。最も軽いニュートラリーノ（χ̃0
1 ≡ χ）は、フォティーノ (γ̃)、ズィーノ

（Z̃）、ヒグシーノ（H̃1, H̃2）の混合状態の中で質量固有値が最小になるものである。フォ

ティーノはビーノ（B̃）とウィーノ（W̃3）を用いて

γ̃ = cos θWB̃ + sin θWW̃3Z̃ = − sin θWB̃ + cos θWW̃3 (1.5)

と表せるので、最も軽いニュートラリーノ χは

χ = a1B̃ + a2W̃3 + a3H̃1 + a4H̃2 (1.6)

と表すことができる。ニュートラリーノの探索手法及び実験については、第 2章、第 3章で

紹介する。

■ カルツァクライン粒子

UED は重力相互作用と電磁相互作用を統合するために SM のエネルギースケールを越

えた理論である。UEDにおいて、宇宙は 5次元以上の次元を持っており、低エネルギー極

限 (SMのエネルギースケール)では 4次元として観測される。また、UEDはカルツァクラ

イン粒子が存在し、K-Kパリティ (−1)n が反応の前後で保存することが要求される。ここ

で nは K-K numberと呼ばれそれぞれの状態でのカルツァクライン粒子の数を表す。反応

の前後で K-Kパリティーが保存することから、最も軽いカルツァクライン粒子（Lightest

Kaluza-Klein Particle : LKP）は安定であるため、LKPが電気的に中性であった場合、暗

黒物質の候補になり得る [15]。

1.2.2 アクシオン

アクシオンとは強い相互作用を記述する量子色力学での CP対称性の問題を説明するため

に存在が予想された中性で軽い擬スカラーボゾン粒子である [16]。アクシオンの質量は、ア

クシオンが星の進化に与える影響、超新星爆発によるニュートリノ・バーストの観測結果、

宇宙の質量密度に関する理論、などから制限がついており、1µeV− 1meV, 2 eV − 5 eVの

2つの範囲が現在許される質量領域である。前者の軽い領域は CDMになり得ると考えられ

ている [17]。非常に軽いアクシオンが CDM の候補となり得るのは、アクシオンはインフ

レーション前後の真空の相転移から発生したと考えられており、他の粒子と熱平衡にはな

かったためである。

アクシオンの探索では、プリマコフ効果で生成された光子を検出する。プリマコフ効果と

は強磁場中においてアクシオンが光子に変換されることを言う [18]。図 1.9 はアクシオン-

光子カップリングに対する現在の制限である。
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Figure 1: Exclusion plot for axion-like particles
as described in the text.

The interaction with fermions f has derivative form and is

invariant under a shift φA → φA + φ0 as behooves a NG boson,

LAff =
Cf

2fA
Ψ̄fγµγ5Ψf∂µφA . (7)

Here, Ψf is the fermion field, mf its mass, and Cf a

model-dependent coefficient. The dimensionless combination

gAff ≡ Cfmf/fA plays the role of a Yukawa coupling and

αAff ≡ g2
Aff/4π of a “fine-structure constant.” The often-used

pseudoscalar form LAff = −i (Cfmf/fA) Ψ̄fγ5ΨfφA need not

be equivalent to the appropriate derivative structure, for exam-

ple when two NG bosons are attached to one fermion line as in

axion emission by nucleon bremsstrahlung [22].

In the DFSZ model [19], the tree-level coupling coefficient

to electrons is [23]

Ce =
cos2 β′

3
, (8)

where tan β′ = vd/vu is the ratio of the vacuum expectation

value vd of the Higgs field Hd giving masses to the down-

type quarks and the vacuum expectation value vu of the Higgs

February 8, 2016 19:55
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Figure 2: Exclusion ranges as described in the
text. The intervals in the bottom row are the ap-
proximate ADMX, CASPEr, CAST, and IAXO
search ranges, with green regions indicating the
projected reach. Limits on coupling strengths
are translated into limits on mA and fA us-
ing z = 0.56 and the KSVZ values for the
coupling strengths, if not indicated otherwise.
The “Beam Dump” bar is a rough represen-
tation of the exclusion range for standard or
variant axions. The limits for the axion-electron
coupling are determined for the DFSZ model
with an axion-electron coupling corresponding
to cos2 β′ = 1/2.

We translate the conservative constraint, Equation 12, on

GAγγ to fA > 3.4 × 107 GeV (mA < 0.2 eV), using z = 0.56

and E/N = 0 as in the KSVZ model, and show the excluded

range in Figure 2. For the DFSZ model with E/N = 8/3,

the corresponding limits are slightly less restrictive, fA >

1.3 × 107 GeV (mA < 0.5 eV). The weak indication of an

extra energy loss points to a range 76 meV <∼ mA <∼ 150 meV

(0.21 eV <∼ mA <∼ 0.41 eV) for the KSVZ (DFSZ) model. The

exact high-mass end of the exclusion range has not been

February 8, 2016 19:55

図 1.9: アクシオン-光子カップリングに対する制限 [19]

1.3 WIMP探索

WIMP 探索には直接探索実験 (地下実験)、間接探索実験 (宇宙観測)、加速器実験 (対生

成)の三種類がある。 図 1.10にWIMP探索のファイマンダイアグラムを示す。χ, q,Qは

それぞれニュートラリーノ、SM粒子、相互作用を媒介するボソンを表している。図 1.10か

ら、三種類のWIMP探索は時間発展は異なるが、原理的には同じであることがわかる。直

接探索ではWIMPと原子核の弾性散乱を探索する。間接探索では、WIMPの対消滅や崩壊

から生じた γ 線、ニュートリノ、反粒子を探索する。加速器実験では SM粒子を加速し衝突

させることでWIMPを創り出すことにより探索を行う。以下の節でそれぞれについて説明

する。
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Model Particles L
intDark matter � Quark partner Q

Majorana fermion Complex scalar �(�q)Q⇤ + h.c.

Dirac fermion Complex scalar �(�q)Q⇤ + h.c.

Real scalar Dirac fermion �(Qcq)� + h.c.

Complex scalar Dirac fermion �(Qcq)� + h.c.

Real vector Dirac fermion �
�
q†�̄µQ

�
�
µ

+ h.c.

Complex vector Dirac fermion �
�
q†�̄µQ

�
�
µ

+ h.c.

Table 1. Overview of the models considered in this paper. Spinors are written

in 2-component notation. Here q is the left-handed quark doublet of the standard

model, Q is the quark partner field, and � is the dark matter field.

Fig. 1. Feynman diagram contributing to dark matter freeze-out, direct and indi-

rect dark matter detection, and collider production of dark matter.

2-dimensional parameter space.

The annihilation of dark matter in the early universe, indirect detection of dark

matter, and direct detection of dark matter are all dominated by the exchange of a

partner particle, as shown in Fig. 1. The same diagram also gives rise to dark matter

production at colliders, with an additional radiative particle required to tag the final

state. This strongly motivates monojet searches at the LHC as a way to search for

dark matter. In the present models, there are additional contributions to monojet

final states, as shown in Fig. 2. In addition, there are jets plus missing energy signals

from diagrams such as Fig. 3. These models therefore have a very rich phenomenology

controlled by a simple 2-dimensional parameter space.

These models can be used in a number of di↵erent ways. First, we advocate

4

図 1.10: WIMP 探索のファイマンダイアグラム [20]

1.3.1 直接探索実験

直接探索実験とは、銀河ハローに付随するWIMPと原子核の弾性散乱事象を地球上に置

いた検出器で捉えることを目的とした実験である。直接探索は暗黒物質存在に対して決定的

な証拠となるが、WIMPと原子核との相互作用の散乱断面積は非常に小さいため、予想さ

れる計数率は非常に小さい。そのため直接探索実験は、宇宙線バックグラウンドを避けるた

めに地下の実験施設で行われる。また、直接探索手法の詳細は第 2章で、具体的な直接探索

手法については第 3章で述べる。

1.3.2 間接探索実験

ニュートラリーノは粒子と反粒子が同一のマヨラナフェルミオンであると考えられてお

り、ニュートラリーノ同士の対消滅が可能である [21]。対消滅のレート Γann は

Γann ∝ n2χ < σann(v)v > . (1.7)

と表される。ここで、nχ は数密度、Γann は対消滅の散乱断面積、vは暗黒物質同士の相対速

度である。銀河、太陽または地球の中心といった暗黒物質の密度が大きいとされる高重力場

領域では、ニュートラリーノの対消滅が定常的に起こるとされている。間接探索実験では、

上記の領域から対消滅により生じた γ 線、ニュートリノ、反粒子を検出することでニュート

ラリーノ存在の間接的な証拠を得ることを目的としている。以下でニュートラリーノ対消滅

由来の γ 線、ニュートリノ、反粒子それぞれの探索について紹介する。
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■ γ 線

ニュートラリーノ対消滅由来の γ 線は χχ −→ γγ, χχ −→ Z0γ の過程を経て生成され

る。観測される γ 線のスペクトルはニュートラリーノの質量に対応するピークと、ハドロ

ンやレプトンを生成した際の連続成分から成ると考えられている。崩壊レートは SUSYパ

ラメータ (σann(v)や崩壊比)や銀河ハローの密度プロファイル (nχ や v)に依存しているた

め、フラックスやエネルギースペクトルの推定が困難である。

Fermi衛星は 30MeV − 300GeV の γ 線を観測できる γ 線天文衛星であり、2008年に

打ち上げられた。Fermi衛星の検出感度は EGRETの 30倍である。Fermi衛星の銀河面と

銀河中心の観測から、130GeV 付近での γ 線超過が 4.5σ で観測された (図 1.11[23][24])。

暗黒物質の信号である可能性、装置の系統誤差等の詳細が引き続き検討され、観測が継続さ

れている。
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Figure 4. Best fit to data from the Central region with DM annihilation spectra into 2� (left panel)
and to 2V ! 4� (right panel), presented with dashed blue lines. The rest is as in figure 3. The latter
case can fit data only if large statistical fluctuation of the spectrum occur due to the present limited
statistics, as demonstrated in the right panel with green dotted lines.

f

th

i is a theory estimate of signal plus background computed for every annihilation channel.
The theoretical spectrum is calculated the same way as observed spectrum (see section 2.2)
to have comparable spectra. For every annihilation channel we find the minimal reduced
�

2

/n that gives the best fit of that theoretical model to data.
Contrary to our initial intuition based on ref. [4] results, almost all the resulting photon

spectra from DM annihilations turn out to be too soft to explain the observed gamma-ray
excess. Our best fit (for the Central signal region) for the annihilation channel DM+DM !
�+�, denoted by blue dotted line, is presented in the left panel of figure 4 together with the fit
do data as in figure 3. The best fit �2

/n = 0.7 is obtained for the DM mass M
DM

= 130 GeV.
It was shown in ref. [4] that DM annihilations into a monochromatic gamma-ray line can fit
the data. Our results agree with this conclusion.

The second hardest photon spectrum is obtained for DM+DM ! V +V ! 4� channel,
all the remaining studied channels produce so broad photon spectrum that cannot fit the
observed peak. We present the best fit for this channel with �

2

/n = 2.7 in the right panel
of figure 4 for the DM mass M

DM

= 145 GeV. This annihilation channel can reproduce the
fall-o↵ of the peak but predicts flat box-like distribution for smaller than the peak energies.
The reduced �

2

/n is 2.7 compared with 0.7 for the 2� channel and the fit is clearly worse. It
is still possible that, due to limited statistics, we observe significant down-ward fluctuation
of the flux at photon energies ⇠ 100 GeV. With the present statistics the probability this
to happen is at the level of a few percent. Examples of such fluctuations are presented in
the right panel of figure 4 with green dotted lines. If we observe the down-ward fluctuation,
this should disappear with more data and the observed peak will be replaced by a box-like
spectrum. This scenario looks, however, unlikely.

In the previous computations we assumed almost massless intermediate particles V .
However, the width of the box-like spectrum depends on the mass di↵erence between the
DM mass and the intermediate state mass [10]. For the fine tuned case M

DM

⇠ MV the
box-like spectrum shrinks into a narrow peak-like spectrum, and a good fit to data becomes
possible.
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図 1.11: Fermi衛星が観測した銀河中心からの γ 線のエネルギースペクトル [24]。赤線が

測定値、灰色の領域が 95%の信頼度におけるエラー領域、黒線はバックグラウンド、黒点

線は暗黒物質の対消滅から予想されるスペクトルを示す。左図は 2DM → 2γ チャンネル、

右図は 2DM → 2V → 4γ チャンネルでのフィットを表す。ここで V は仮想的な終状態で

ある。二つの図におけるベストフィット質量はそれぞれ 130GeVと 145GeVである。

CTA(Cherenkov Telescope Array)は Fermi衛星よりも高いエネルギー領域 (20GeV −
200TeV)の γ 線を観測するための大気チェレンコフ望遠鏡であり地上に設置する。2017年

に部分観測が開始予定であり、計画が進行中である。現在MAGICや H.E.S.S.といった大

気チェレンコフ望遠鏡を用いた実験が稼働しているが、CTA はそれらの 10 倍近い感度を

達成するとされており、対消滅による γ 線の検出が期待される。また CTAは、ニュートラ

リーノが TeV 領域に及ぶ大きな質量を持つ場合、衛星では観測できないエネルギー領域の

γ 線を観測することができるという利点をもつ [25]。

■ニュートリノ
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ニュートリノはニュートラリーノ対消滅の終状態として生成され、そのエネルギーは

ニュートラリーノの質量の 1/3 ∼ 1/2程度となる。また、ニュートリノは γ 線と違い他の

物質とほとんど相互作用しないので、γ 線では観測できない地球や太陽に捕らわれたニュー

トラリーノの対消滅を捉えることが可能である。

太陽の構成元素は主に水素であるので、ニュートラリーノは Spin dependent(SD) 反応

(2.3節参照)によって捕らわれていると考えられる。そのため太陽からのニュートリノを観

測することで SD反応の散乱断面積に対して制限をつけることができる。一方地球は質量数

の大きい原子で構成されるので、地球からきたニュートリノの観測は Spin independent(SI)

反応 (2.3節参照)の散乱断面積に感度がある。

スーパーカミオカンデは太陽方向から到来するニュートリノの観測から SD反応の制限を

つけた [26]。スーパーカミオカンデとは岐阜県神岡の地下に建設された水チェレンコフ検出

器で、約 50000トンの純水を約 10000個の光電子増倍管で覆った構造をした検出器である。

南極の氷の中にある IceCubeのチェレンコフ検出器は約 5000個の光電子増倍管を持ち、

約 2.4 km の深さの穴に埋められている [27]。図 1.12は IceCubeによる SI,SDに対する制

限曲線である [28]。緑線は χχ → W+W− 崩壊チャンネル、青線は χχ → bb̄崩壊チャンネ

ル、赤線は χχ→ τ+τ− 崩壊チャンネルによる探索結果を表す。
12
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図 1.12: IceCubeにおける暗黒物質反応断面積の制限

■反粒子

ニュートラリーノ対消滅により、粒子-反粒子対が生成されると考えられている。宇宙に

存在する反粒子は基本的に宇宙線の核破砕で作られたと考えられており、宇宙線中の反粒子

の超過は暗黒物質の間接的な証拠になり得る。ただし反粒子は電荷を持つために到来方向が

特定できないため、反粒子の観測による間接探索で暗黒物質のモデルを決定するのは困難で
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ある。

PAMELA(a Payload for Antimatter Matter Exploration and Light-nuclei

Astrophysics)[29] や AMS(Alpha MagneticSpectrometer)[30] は磁場を用いて反粒

子を識別して検出する。PAMELAは 2006年から 2009年の間稼働し、電子に対する陽電子

の比 (Ne+/Ne+ +Ne−)の観測を行った。この観測から 10GeVあたりから上昇し、検出器

の上限である 100GeV まで上がり続けるという結果を得た。AMS-02 は 2011年に ISS(国

際宇宙ステーション)に設置され、より高い精度で PAMELAと一致する結果を観測した。

図 1.13にこれまでに得られた電子に対する陽電子の比の観測結果を示す。Ne−、Ne+ はそ

れぞれ電子、陽電子の数を表す。これは 2013年に発表され、エネルギーの増加とともに陽

電子の比率が増加している。陽電子の超過は暗黒物質の対消滅・崩壊によるものと考えるこ

とができるが、パルサーの対消滅によっても説明されるため、超過の起源の理解のためには

さらなる観測が必要である。

10 GeV the positron fraction decreases with increasing
energy as expected from the secondary production of
cosmic rays by collision with the interstellar medium.
The positron fraction is steadily increasing from 10 to
!250 GeV. This is not consistent with only the secondary
production of positrons [17]. The behavior above 250 GeV
will become more transparent with more statistics which
will also allow improved treatment of the systematics.

Table I (see also [13]) also presents the contribution of
individual sources to the systematic error for different bins
which are added in quadrature to arrive at the total system-
atic uncertainty. As seen, the total systematic error at the
highest energies is dominated by the uncertainty in the
magnitude of the charge confusion.

Most importantly, several independent analyses were
performed on the same data sample by different study
groups. Results of these analyses are consistent with those
presented in Fig. 5 and in Table I (see also [13]).

The observation of the positron fraction increase with
energy has been reported by earlier experiments: TS93
[18], Wizard/CAPRICE [19], HEAT [20], AMS-01 [21],
PAMELA [22], and Fermi-LAT [23]. The most recent
results are presented in Fig. 5 for comparison. The accu-
racy of AMS-02 and high statistics available enable the
reported AMS-02 positron fraction spectrum to be clearly
distinct from earlier work. The AMS-02 spectrum has the
unique resolution, statistics, and energy range to provide
accurate information on new phenomena.
The accuracy of the data (Table I and [13]) enables us to

investigate the properties of the positron fraction with
different models. We present here the results of comparing
our data with a minimal model, as an example. In this
model the eþ and e# fluxes,!eþ and!e# , respectively, are
parametrized as the sum of individual diffuse power law
spectra and the contribution of a single common source
of e$:

!eþ ¼ CeþE
#!eþ þ CsE

#!se#E=Es ; (1)

!e# ¼ Ce#E
#!e# þ CsE

#!se#E=Es (2)

(with E in GeV), where the coefficients Ceþ and Ce#

correspond to relative weights of diffuse spectra for posi-
trons and electrons, respectively, and Cs to the weight of
the source spectrum; !eþ , !e# , and !s are the correspond-
ing spectral indices; and Es is a characteristic cutoff energy
for the source spectrum. With this parametrization the
positron fraction depends on five parameters. A fit to the
data in the energy range 1–350 GeV based on the number
of events in each bin yields a "2=d:f: ¼ 28:5=57 and the
following: !e# # !eþ ¼ #0:63$ 0:03, i.e., the diffuse
positron spectrum is softer, that is, less energetic with
increasing energy, than the diffuse electron spectrum;
!e# # !s ¼ 0:66$ 0:05, i.e., the source spectrum is
harder than the diffuse electron spectrum; Ceþ=Ce# ¼
0:091$ 0:001, i.e., the weight of the diffuse positron flux
amounts to !10% of that of the diffuse electron flux;
Cs=Ce# ¼ 0:0078$ 0:0012, i.e., the weight of the com-
mon source constitutes only !1% of that of the diffuse
electron flux; and 1=Es ¼ 0:0013$ 0:0007 GeV#1, corre-
sponding to a cutoff energy of 760þ1000

#280 GeV. The fit is
shown in Fig. 6 as a solid curve. The agreement between
the data and the model shows that the positron fraction
spectrum is consistent with e$ fluxes each of which is the
sum of its diffuse spectrum and a single common power
law source. No fine structures are observed in the data. The
excellent agreement of this model with the data indicates
that the model is insensitive to solar modulation effects
[24] during this period. Indeed, fitting over the energy
ranges from 0.8–350 GeV to 6.0–350 GeV does not change
the results nor the fit quality. Furthermore, fitting the data
with the same model extended to include different solar
modulation effects on positrons and electrons yields simi-
lar results. This study also shows that the slope of the
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FIG. 4 (color). (a) Stability of the measurement in the energy
range 83.2–100 GeVover wide variations of the cuts fitted with a
Gaussian of width 1.1%. (b) The positron fraction shows no
correlation with the number of selected positrons.
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FIG. 5 (color). The positron fraction compared with the most
recent measurements from PAMELA [22] and Fermi-LAT [23].
The comparatively small error bars for AMS are the quadratic
sum of the statistical and systematic uncertainties (see Table I
and [13]), and the horizontal positions are the centers of
each bin.
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図 1.13: AMS-02、PAMERA、Fermiによって観測された陽電子の比率 (Ne+/Ne++Ne−)[30]

AMS-02 は 2016 年に最新の結果を発表し、600GeV 付近まで観測結果を更新した。図

1.14に示す。彼らは 2024年には暗黒物質由来なのか、パルサー由来なのかはっきりさせる

ことが出来ると主張している。
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Figure 4.  The current AMS positron flux measurement compared with theoretical models. 
 

AMS has also studied the antiproton to proton ratio.  The excess in antiprotons 
observed by AMS cannot easily be explained as coming from pulsars but can be explained 
by dark matter collisions or by other new astrophysics models.  Antiprotons are very rare in 
the cosmos.  There is only one antiproton in 10,000 protons therefore a precision experiment 
requires a background rejection close to 1 in a million.  It has taken AMS five years of 
operations to obtain a clean sample of 349,000 antiprotons.  Of these, AMS has identified 
2200 antiprotons with energies above 100 billion electron volts.  Experimental data on 
cosmic ray antiprotons are crucial for understanding the origin of antiprotons in the cosmos 
and for providing insight into new physics phenomena.    

 
Protons are the most abundant particles in cosmic rays.  AMS has measured the 

proton flux to an accuracy of 1% with 300 million protons and found that the proton flux 
cannot be described by a single power law, as had been assumed for decades, and that the 
proton spectral index changes with momentum.   

 
AMS contains seven instruments (shown in Appendix II) with which to 

independently identify different elementary particles as well as nuclei. Helium, lithium, 
carbon, oxygen and heavier nuclei up to iron have been studied by AMS.  It is believed that 
helium, carbon and oxygen were produced directly from primary sources in supernova 
remnants whereas lithium, beryllium and boron are believed to be produced from the 
collision of primary cosmic rays with the interstellar medium.  Primary cosmic rays carry 
information about their original spectra and propagation, and secondary cosmic rays carry 
information about the propagation of primary and secondary cosmic rays and the interstellar 
medium. 
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図 1.14: AMS-02の最新結果 [31]

1.3.3 加速器実験

加速器において、衝突が十分高エネルギーであるなら、粒子の衝突から SUSY粒子が生成

される。生成された SUSY粒子は直ちに崩壊し、最も軽い SUSY粒子 (LSP)になる。LSP

がニュートラリーノの場合、中性粒子であり物質とほとんど相互作用をしないため周囲の検

出器では検出されず、エネルギー欠損及び運動量欠損として検出される。さらに、このよう

な事象の発生率や欠損の運動量・エネルギーを測定することにより、ニュートラリーノの質

量や散乱断面積を求めることができる。加速器実験からはニュートラリーノが暗黒物質かど

うかについては言及できないが、ニュートラリーノの発見やその性質の研究を行うことは、

他の暗黒物質探索実験にとって非常に重要である。

LEP(Large Electron-Positron Collider) 及び LEP2 は電子陽電子衝突型の円形の加速

器であり、現在は運用は終了している。衝突エネルギーの最大値は重心系でそれぞれ

90GeV, 200GeV である。LEP ではニュートラリーノの事象は発見できず、ニュートラ

リーノの質量についてMD > 40GeVという下限値をつけた [32]。

LHC(Large Hadron Collider) はスイス・ジュネーブにある CERN(欧州原子核研究機

構) の陽子陽子衝突型の円形加速器である。円周 27 km のトンネル内で反対方向に加速さ

れた陽子同士を正面衝突させる。2013 年まで最大エネルギーは 8GeV で運用されていた

(RUN1)。2015年からはアップグレードされ最大エネルギー 13 ∼ 14TeV で稼働している

(RUN2)。LHCを用いた実験のひとつにアトラス実験がある。アトラス実験は、38カ国及

び領域、176 の研究機関からの約 3000 人の素粒子実験物理学者が共同で行う実験である。

ATLAS検出器は、LHCによって加速された 2本の陽子ビームを検出器の中心で衝突させ、
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その衝突によって発生する粒子を精密測定するトロイド型の観測装置である。アトラス実験

では様々な崩壊チャンネルでの SUSY探索が行われている。RUN1における観測データを

用いた解析では SUSY粒子の発見には至っておらず、SUSY粒子に質量制限がつけられて

いる [33]。

ILC(International lineare collider)は電子-陽電子衝突型の線形加速器であり、現在は計

画段階である。ハドロンの衝突と比べレプトンの衝突はより単純であるので、電子-陽電子

衝突型の加速器はバックグラウンドが少なく、より詳細なパラメータを求めるのに適してい

る。また円形加速器の場合シンクロトロン放射の影響で到達できるエネルギーに限界がある

が、直線上の ILCはそういった課題を克服することができる。LHCで SUSY粒子が発見さ

れた場合に、ILCでの質量や散乱断面積の詳細なパラメータの測定が期待される [34]。
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2 暗黒物質直接探索手法

直接探索実験では、WIMPと弾性散乱した反跳原子核を検出することを目的としている。

直接探索は銀河ハロー内の暗黒物質存在の直接的な証拠となる。本章では、WIMPの直接

探索の予想されるエネルギースペクトルについて議論する [35]。

2.1 エネルギースペクトル

直接探索では、WIMP と弾性散乱した反跳原子核が検出器に落とすエネルギーを検出

するので、期待されるエネルギースペクトルを予め予想しておく必要がある。エネルギー

スペクトルは、銀河中に対する地球の運動と銀河に対するWIMP の運動をそれぞれ考え、

WIMPと地球の相対速度を考えることで計算できる。

太陽系は銀河中心から 8 kpc の距離で回転しており、地球は太陽のまわりを公転してい

る。このことから地球と銀河ハローの相対速度は

vE(= |vE|) = vsun + vorb cos θorb sin(2πy) (2.1)

≃ 244 + 15 sin(2πy) [km/sec],

と表せる [35]。ここで vsun は銀河ハローに対する太陽の速度、vorb は太陽のまわりを回る

地球の公転速度、cos θorb は銀河面に対する地球の公転面、y は 3月 2日からの経過時間を

表している。図 2.1は銀河内での太陽と地球の運動を表した模式図である。地球は太陽の回

りを公転しており、6月は地球の公転方向と太陽系の進行方向が同じになるので相対速度は

最大となる。一方で 12月は地球の公転方向と太陽系の進行方向が逆になるので相対速度は

最小となる。

図 2.1: 銀河内での太陽と地球の運動を表した模式図 [36]
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WIMPの微分数密度 dnは、vE を用いて

dn =
n0
k
f(v,vE)d

3v, (2.2)

n0 ≡
∫ vesc

0

dn , k =

∫ 2π

0

dϕ

∫ +1

−1

d(cos θ)

∫ vesc

0

f(v,vE)v
2dv ,

と表せる [35]。ここで k は規格化定数、n0 はWIMPの全数密度、vesc は銀河脱出速度、θ

は vE とWIMP速度とが成す角、ϕは天頂とWIMP速度とが成す方位角である。ここで、

暗黒物質の速度分布 f(v,vE)はボルツマン分布に従うと仮定すると

f(v,vE) = e−(v+vE)
2/v20 , (2.3)

と表せる [35]。ここで v20 は銀河の分散速度であり、銀河の回転曲線が一定の場合、銀河の

回転速度と等しくなる。また k は vesc が無限か有限かで場合分けできて

k = k0 = (πv20)
3/2 (vesc = ∞) (2.4)

k = k1 = k0

{
erf

(
vesc
v0

)
− 2

π1/2

vesc
v0

e−v
2
esc/v

2
0

}
(vesc ̸= ∞), (2.5)

と表せる [35]。ここで erf(x) ≡ 2
π1/2

∫ x
0
e−t

2

dtは誤差関数である。

次に標的質量 1 kg、観測時間 1日あたりのWIMPの事象数 R(total rate unit : tru)に

ついて考える。Rの微小変化 dR(differential rate unit : dru)は

dR =
NA

A
σvdn, (2.6)

と表せる [35]。ここで NA はアボガドロ数 (6.02 × 1023)、A は標的原子核の原子数、

v = |v − vE|は暗黒物質と標的原子核の相対速度、σ はWIMPと標的原子核の散乱断面積

である。また σ は運動量移行に依存する。運動量移行を考慮に入れた散乱断面積について

は 2.3節で議論し、ここでは σ = σ0(定数)として議論する。R は (2.6)式を積分すること

で求めることができ

R =
N0

A
σ0

∫
vdn (2.7)

となる [35]。vE = 0、vesc = ∞のとき、事象数 R0 は

R0 =
2

π1/2

NA

A

ρD
MD

σ0v0 (2.8)

=
361

MDMN

(
σ0
1 pb

)( ρD
0.3GeV c−2 cm−3

)( v0
220 km s−1

)
, (2.9)

となる [35]。ここで ρDは暗黒物質の質量密度、MDは暗黒物質の質量、MN(= 0.932A)標的

原子核の質量である。また (2.9)式は σ0 = 1pb,、v0 = 220 km s−2、ρD = 0.3GeV c−2 cm−3

で規格化している。
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次にWIMPとの弾性散乱した反跳原子核のエネルギースペクトル dR
dER

について考える。

実験室系でのWIMPの運動エネルギーを E
(
= 1

2MDv
2
)
とすると、質量MN の原子核が受

ける反跳エネルギー ER は

ER = Er
(1− cos θ)

2
, (2.10)

r =
4MDMN

(MD +MN)
2 , (2.11)

である [35]。ここで、θ は重心系での散乱角、r は換算質量である。重心系において等方散

乱を仮定すると cos θ 分布は一様となり ER 分布は 0 ≤ ER ≤ Er の範囲で一様となる。し

たがってエネルギースペクトル dR
dER

は

dR

dER
=

∫ Emax

Emin

1

Er
dR(E)

=
1

E0r

∫ vmax

vmin

v20
v2
dR(v),

とかける [35]。ここで Emin = ER/r は反跳原子核に反跳エネルギー ER を渡すことのでき

る最小のWIMPの運動エネルギーであり、Emax は vesc と地球の運動から決まる実験室系

でのWIMPの運動エネルギーの最大値である。vmin、vmax(= vesc)はそれぞれに対応する

WIMPの速度であり、E0 = 1
2mDv

2
0 =

v20
v2E と定義される。(2.2)、(2.3)、(2.6)、式から、

ρ0 = ρD
MD
であるので

dR

dER
=

R0

E0r

k0
k

1

2πv20

∫ vmax

vmin

1

v
f(v,vE)d

3v. (2.12)

となる。(2.12)式の積分を実行すると以下のような結果を得ることができる [35]。

dR(0,∞)

dER
=

R0

E0r
e−ER/E0r , (2.13)

dR(0, vesc)

dER
=
k0
k1

[
dR(0,∞)

dER
e−ER/E0r − R0

E0r
e−v

2
esc/v

2
0

]
, (2.14)

dR(vE,∞)

dER
=

R0

E0r

π1/2

4

v0
vE

[
erf

(
vmin + vE

v0

)
− erf

(
vmin − vE

v0

)]
, (2.15)

dR(vE, vesc)

dER
=
k0
k1

[
dR(vE,∞)

dER
− R0

E0r
e−v

2
esc/v

2
0

]
. (2.16)

図 2.2は縦軸と横軸が規格化されたエネルギースペクトルである [36]。
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図 2.2: WIMPと弾性散乱した原子核の規格化されたエネルギースペクトル [36]

2.2 クエンチング効果

暗黒物質探索実験では、WIMPに反跳された原子核が検出器内を走りイオン化を起こす

時に落とすエネルギーを測定する。しかし、実際は反跳原子核が受け取ったエネルギー全て

が検出されるわけではなく、イオン化の際に電離された電子が再結合や電子捕獲というプロ

セスを経て検出されない場合がある。これをクエンチング効果と呼ぶ。この時、反跳原子核

が受け取ったエネルギーを Etotal、実際に検出されたエネルギーを Edetection とすると、式

(2.17)のようにクエンチングファクター Fq を定義出来る。この効果は核種やエネルギーに

依存しており、この効果を無視することは出来ない。図 2.3に SRIM(Stopping and Range

of Ions in Matter) を用いて計算された CF4 ガス中での様々な核種のクエンチングファク

ターを示す [37]。クエンチング効果はエネルギーが小さい時に特に顕著に現れるので、この

効果を補正し原子核が受け取ったエネルギーに換算して議論する必要がある。

Fq =
Edetection

Etotal
(2.17)
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Figure 3.2.4: Quenching factor of various nucleus in CF4 gas calculated by SRIM[67]. Each line shows
different nuclei-pressure combination as shown in the legend.

reduction techniques[56]. They performed a dark matter search with DRIFT-IId detector for

47.4-days live time with 139 g of a mixture of 30 torrCS2 and 10 torrCF4 gas. They conducted

a fine-tuned cut analysis without direction information and obtained comparable limits to solid

detectors, 1.8 pb for a WIMP mass of 100GeV/c2 (Figure 3.2.5). They are also starting R&Ds

to use MPGD readouts in order to overcome their potential weakness of the readout pitch of

2mm.

DMTPC collaboration proposed a new method to detect the recoil tracks using a CCD-

readout TPC[57]. They demonstrated that the projected images of nuclear recoil tracks could

be precisely taken via scintillation photons produced during the avalanche process in CF4 gas.

Although only 2 dimensional projected track is obtained instead of 3 dimensional track due to

the mechanism of the readout, their technique is very notable for the detection of the track

sense. In 2011, they reported the surface dark matter search result, and improved the SD

direction-sensitive limit to 2.0 × 103 pb for 115GeV/c2 dark matter (Figure 3.2.5).

MIMAC project[59] and D3 project [69] are also developing the gaseous tracker. MicroMEGAS[70]

is used for MIMAC, and GEMs[71] with an ATLAS FE-I3 pixel chip[72] are used for D3.

NEWAGE with CF4 gas and a fine pitch gaseous detectors has obtained first direction-

sensitive limits in 2007, and improved to 5400 pb for WIMP mass of 150GeV/c2 in 2010

53

図 2.3: CF4 ガス中でのさまざまな核種の Fq[37]

2.3 散乱断面積

WIMP の候補粒子であるニュートラリーノと原子核中のクォークと Spin Indepen-

dent(SI)、Spin Dependent(SD)いずれかの反応を起こし原子核と弾性散乱する。このこと

からニュートラリーノと原子核との弾性散乱の散乱断面積は以下のように表される。

σχ−N = σSI
χ−N + σSD

χ−N (2.18)

ここで、σSI
χ−N、σ

SD
χ−N はそれぞれ SI、SDの反応による散乱断面積である。標的となる原子

核によって SI、SDのどちらの反応が優位になるか異なり、暗黒物質直接探索実験において

は SI、SDともに重要である [35]。

2.3.1 Spin Independent(SI)

ニュートラリーノと原子核の SI反応による散乱断面積は以下のように表される [35]。

σSI
χ−N =

4µ2
χ−N

π
[Zfp + (A− Z)fn]

2
(2.19)

ここで、Z は原子番号、Aは質量数、µχ−N はニュートラリーノの質量MD と標的の原子核

MN の換算質量であり

µχ−N =
MDMN

MD +MN
(2.20)
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と表される [35]。fp、fn はそれぞれニュートラリーノ-陽子、ニュートラリーノ-中性子の SI

カップリングである。f (p)Tq
≃ f

(n)
Tq
であるので、(2.19)式から σSI

χ−N ∝ µ2
χ−NA

2 という関係

がある。したがって、原子核に対する SI の散乱断面積は、陽子に対する SI の散乱断面積

σSI
χ−p を用いて

σSI
χ−N = σSI

χ−p

µ2
χ−N

µ2
χ−p

A2 (2.21)

と表される [35]。(2.21)式から SIにおいては標的原子核の Aが大きいほど散乱断面積が大

きくなることが分かる。そのため SI反応においては Aの大きい標的原子核を用いるほうが

有利となる。図 2.4にニュートラリーノ-陽子で規格化した標的原子核ごとの SI反応の散乱

断面積を示した [36]。
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図 2.4: ニュートラリーノ-陽子で規格化した標的原子核ごとの SI反応の散乱断面積 [36]

2.3.2 Spin Dependent(SD)

ニュートラリーノと原子核の SD 反応による散乱断面積はフェルミカップリング定数

GF(= 1.166× 10−5 GeV−2(ℏc)3)を用いて以下のように表される [35]。

σSD
χ−N =

32

π
G2

Fµ
2
χ−N

(
ap ⟨Sp⟩+ an ⟨Sn⟩

)2 J + 1

J
(2.22)
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ここで ⟨Sp⟩と ⟨Sn⟩は原子核中の陽子のスピンと中性子のスピンであり、J は原子核の全ス
ピンである。係数 ap と an はニュートラリーノ-原子核の SDカップリングであり、

ap =
∑

q=u,d,s

α2q√
2GF

∆(p)
q , (2.23)

an =
∑

q=u,d,s

α2q√
2GF

∆(n)
q (2.24)

と表される [35]。ここで、∆
(p)
q と∆

(n)
q は原子核中のクォークのスピンであり、計算値は

∆(p)
u = ∆

(n)
d = 0.78± 0.02, ∆

(p)
d = ∆(n)

u = −0.48± 0.02, ∆(p)
s = ∆(n)

s = −0.15± 0.02

である [38]。ここで、Lande因子 λ =
ap⟨Sp⟩+an⟨Sn⟩

J を用いると原子核に対する SDの散乱

断面積は、陽子に対する断面積 σSD
χ−p を用いて

σSD
χ−N = σSD

χ−p

µ2
χ−N

µ2
χ−p

λ2J(J + 1)

0.75
(2.25)

と表せる [35]。SD反応はスピンを持つ原子核に対してのみ起こり、λ2J(J + 1)の大きい標

的原子核のほうが SD反応に対する散乱断面積が大きくなるため有利となる。表 2.1に幾つ

かの核種に対する λ2J(J +1)の値をまとめる [37]。また図 2.5、図 2.6に標的原子核ごとの

σSD
χ−N/σ

SD
χ−p、σ

SD
χ−N/σ

SD
χ−n を示す [36]。横軸はニュートラリーノの質量を表している。
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元素 J 自然存在比 (%) λ2J(J + 1) スピンに寄与する核子
1H 1/2 100 0.750 proton
7Li 3/2 92.5 0.244 proton
11B 3/2 80.1 0.112 proton
15N 1/2 0.4 0.087 proton
19F 1/2 100 0.647 proton
23Na 3/2 100 0.041 proton
127I 5/2 100 0.007 proton

133Cs 7/2 100 0.052 proton
3He 1/2 1.0× 10−4 0.928 neutron
17O 5/2 0.0 0.342 neutron
29Si 1/2 4.7 0.063 neutron
73Ge 9/2 7.8 0.065 neutron
129Xe 1/2 26.4 0.124 neutron
131Xe 3/2 21.2 0.055 neutron
183W 1/2 14.3 0.003 neutron

表 2.1: 標的原子核ごとの J、天然存在比、λ2J(J + 1)の計算値 [37]
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図 2.5: 標的原子核ごとの σSD
χ−N/σ

SD
χ−p[36]
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図 2.6: 標的原子核ごとの σSD
χ−N/σ

SD
χ−n[36]

2.4 暗黒物質の信号

2.4.1 エネルギースペクトルの核種依存性

ニュートラリーノと原子核との散乱断面積は原子核の核種によって異なる。よって、予想

されるエネルギースペクトル dR/dER も原子核の核種に依存し形状が変化する。図 2.7、図

2.8はそれぞれ SI、SD反応において、異なる標的原子核を用いたときの予想されるエネル

ギースペクトルである。ここでニュートラリーノの質量はMD = 100GeV/c2、散乱断面積

は σSI
χ−p = 1× 10−6 pb, σSD

χ−p = 1pbとした。図 2.7、図 2.8のように、エネルギースペク

トルの核種依存性を検出すれば暗黒物質の証拠となり得る。しかし、暗黒物質以外のイベン

ト (バックグラウンド)も核種ごとに反応が異なるため、この手法で高い有意性を得るのは

困難である。
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図 2.7: 異なる標的原子核に対する、SI反応で予想されるエネルギースペクトル [36]
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図 2.8: 異なる標的原子核に対する、SD反応で予想されるエネルギースペクトル [36]

2.4.2 季節変動

エネルギースペクトルの季節変動は地球の公転による銀河に対する地球の相対速度 vE の

変化 (2.1)式によって生じる。vE は 6月 2日に最大となり、12月 4日に最小となる。また
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その変動率は 5% 程度である。この僅かな季節変化を測定するためには、固体大質量検出

器を用いた長時間観測を行って統計を貯め統計誤差を小さくし、非常に安定した環境で実

験を行うことで系統誤差を低くする必要がある。季節変動の観測結果については 3.1.1で述

べる。

図 2.9は 6月と 12月で予想されるエネルギースペクトルである。ここで、標的原子核は
19F、ニュートラリーノとの反応は SD、MD = 100GeV、σSD

χ−p = 1pbを用いた。
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図 2.9: 予想されるエネルギースペクトルの季節変化 [36]

2.4.3 到来方向の異方性

地球の公転によるエネルギースペクトルの変化が約 5% 程度であるのに対し、暗黒物質

特有の信号としてより確実性の高いものとして到来方向の異方性がある。これは、太陽系が

銀河中を運動していることにより生じる「暗黒物質の風」の方向を測定することで、暗黒物

質の検出の証拠とするものである。銀河系の中で太陽系ははくちょう座の方向に向かって運

動しているため、暗黒物質ははくちょう座の方向から多く飛来していると考えられる。はく

ちょう座の方向は一日を通して変化し、また一年を通しても変化するため、時刻や季節に依

存した環境変化を打ち消すことができる。

実験室系において、暗黒物質の弾性散乱による角度スペクトルは以下のように計算される

[39]。
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d2R

dERd cos θ
≃ 1

2

R0

E0r
exp

[
− (vE cos θ − vmin)

2

v20

]
(2.26)

ここで θ はくちょう座の方向と原子核飛跡のなす角である。この角度とエネルギーの関

係を図 2.10 に示す [36]。ここで、標的原子核は 19F、ニュートラリーノとの反応は SD、

MD = 100GeV/c2、σSD
χ−p = 1pbとした。図 2.10の中から反跳エネルギーが 100−120 keV

の事象を抽出すると、図 2.11が得られる [36]。バックグラウンド事象による cos θ分布は平

坦になることが予想されるため、図 2.11に示したような cos θ = 1のピークは暗黒物質存在

の強い証拠となる。θ は、はくちょう座の方向と原子核飛跡のなす角、標的原子核は 19F、

ニュートラリーノとの反応は SD、MD = 100GeV/c2、σSD
χ−p = 1pbとした。
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図 2.10: ニュートラリーノとの弾性散乱による予想される角度スペクトル [36]
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図 2.11: ニュートラリーノとの弾性散乱による予想される cos θ分布 (100− 120 keV)[36]

2.5 暗黒物質探索実験におけるバックグラウンド

暗黒物質による弾性散乱事象は非常に稀な事象である。そのため暗黒物質以外の事象

(バックグラウンド) の理解は非常に重要である。ここでは、まずバックグラウンドの元にな

る宇宙線ミューオンと放射性不純物について説明する。

■ 宇宙線ミューオン

宇宙線ミューオン及びミューオンの原子核破砕によって生じる放射線は暗黒物質直接探索

実験の代表的なバックグラウンドである。宇宙線ミューオンに由来するバックグラウンドを

減らすために暗黒物質直接探索実験は一般的に地下の研究施設で行われる。NEWAGE 実

験も、日本にある代表的な地下研究施設、東京大学宇宙線研究所神岡宇宙素粒子研究施設

(以降、神岡地下実験施設)で行われている。神岡地下実験施設は約 1000mの山の下に位置

し、水換算で 2700mの低バックグラウンド環境を実現している。図 2.12に世界の地下実験

施設の深さと宇宙線ミューオンの強度の関係を示す [40]。神岡地下実験施設の宇宙線ミュー

オンの強度は ∼ 6× 10−8 /cm2/s/srであり、地表の約 1/100000である。[35]。
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図 2.12: 世界の地下実験施設の深さと宇宙線ミューオンの強度の関係 [40]

■ U/Th 系列の放射性不純物

暗黒物質直接探索実験の代表的なバックグラウンドに 40K や 238U から安定な 206Pb ま

で系列崩壊する U系列、232Thから始まり安定な 208Pbまで系列崩壊する Th系列がある。

U/Th 系列を壊変系列図 2.13 に示す。238U や 232Th は自然界に多く存在し様々な物質の

中に存在しており、238U、232Thが 206Pb、208Pbに崩壊していく過程で様々なエネルギー

の α 線、β 線、γ 線を放出する。また 238U、232Th の半減期はそれぞれ 4.468 × 109 年、

1.405× 1010年と非常に長い。そのため検出器に使われる物質に入っていた場合、様々なエ

ネルギーの α線、β 線、γ 線を放出し続けるので、深刻なバックグラウンド源になり得る。

暗黒物質直接探索実験では検出器製作に純度の高い物質を用いることにより U/Th 系列の

混入を防ぐなど工夫がなされることが多い。
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Figure 6.0.1: Decay chain of 232Th and 238U.

on the high energy background shown in Figure 6.0.3 as an ”independent input”. The high-

energy spectrum consist of a peak-like component and a continuous component. By comparing

the dependence of the measured track length on energy to that of calculated one by SRIM,

background events of the high energy are considered to be due to α particles as shown in

Figure 6.0.3. When the directional distribution is concentrated to the higher at ±z direction,

with a small fraction of isotropic component. The background sources of the high energy

events will be identified quantatively in Section 6.1, then the background identification in the

low energy range is going to be discussed in Section 6.2.

89

図 2.13: U系列 (左図)と Th系列 (右図)[41]
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3 暗黒物質直接探索実験の紹介

現在、世界中で様々な検出器を用いた暗黒物質直接探索実験が行われている。直接探索実

験では、WIMPと散乱した反跳原子核のエネルギーを光、熱、電離といった形で検出する。

検出されるエネルギーは典型的に 100 keV以下であるため、暗黒物質直接探索に用いる検出

器は以下の特徴を持つことが重要となる。

• 低エネルギー閾値
第 2章に述べたように、予想されるエネルギースペクトルは指数関数的な形状をして

いる。そのため、エネルギー閾値が低い方がより多くの事象が期待される。2.4節か

ら、重要なエネルギー領域は 100 keV以下であることがわかる。

• 大質量
暗黒物質と原子核とが散乱する事象は非常に稀な事象であるので、標的となる物質の

質量を大きくして効率よく統計を稼ぐことが重要となる。エネルギースペクトルの季

節変動を観測するために必要とされる標的物質の典型的な質量は kg ∼ ton程度であ

る。

• 低バックグラウンド
暗黒物質による稀な事象をバックグラウンドに埋もれることなく検出するために低

バックグラウンドな環境で観測を行う必要がある。一般的に直接探索実験は、宇宙線

バックグラウンドを減らすため地下の研究施設で行われる。また検出器の素材に含ま

れる放射性不純物がバックグラウンド源になりえるので、直接探索実験に用いる検出

器は放射性不純物の少ない素材でつくる必要がある。また、検出器によってはエネル

ギー損失などの情報から粒子同定による解析的なバックグラウンド事象の分離が可能

なものもある。

暗黒物質の直接探索実験はその手法の違いから「従来型の探索実験」と「方向に感度を持

つ探索実験」の二つに分類される。従来型の探索実験とは反跳原子核のエネルギーのみを測

定する実験のことである。一方で方向に感度を持つ探索実験とは反跳原子核のエネルギーに

加えて反跳原子核の飛跡を測定する。2.4.3節で述べたように、飛跡の方向に関する情報は

より確かな暗黒物質の存在の証拠となり得る。表 3.1に現在の代表的な暗黒物質直接探索実

験をまとめた。本章では現在行われている暗黒物質直接探索実験について検出器ごとに紹介

する。
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表 3.1: 暗黒物質直接探索実験

実験グループ 検出器 (material) 信号 参考文献

従来型の探索実験

DAMA/LIBRA Solid scintillator (NaI(Tl)) photon [42, 43, 44, 45]

NAIAD Solid scintillator (NaI(Tl)) photon [46]

KIMS Solid scintillator (CsI(Tl)) photon [47]

DAMA/LXe Liquid scintillator (Xe) photon [48]

XMASS Liquid scintillator (Xe) photon [49]

XENON100 Liquid scintillator (Xe) photon, charge [50, 51]

LUX Liquid scintillator (Xe) photon, charge [52]

WARP Liquid scintillator (Ar) photon, charge [53]

CDMS Bolometer (Si,Ge) phonon, charge [54]

CoGeNT Bolometer (Ge) charge [55]

CRESST Bolometer (CaWO4) phonon, photon [56]

DAMIC CCD (Si) charge [57]

COUPP Bubble chamber (CF3I) charge [58]

SIMPLE Bubble chamber (C2ClF5) charge [59]

PICASSO Bubble chamber (C4F10) charge [60]

方向に感度を持つ探索実験

DRIFT Gasous TPC (CS2,CF4) charge [61]

DM-TPC Gasous TPC (CF4) charge [62]

NEWAGE Gasous TPC (CF4) charge [63]

MIMAC Gasous TPC (CF4) charge [64]

NEWSdm Emulsion (AgBr, C,N,O) charge [65]

3.1 従来型の探索実験

従来型の探索実験では、大質量を得るために標的は固体や液体が用いられ、反跳原子核の

エネルギーのみを測定する。原子核の反跳エネルギーは熱・光・電荷のいずれかに変換され

て検出される。検出する信号の違いから、光のみを検出するタイプに固体シンチレータ・液

体希ガスシンチレータ、光と電離を検出するタイプに液体希ガスシンチレータ、熱と電離を

検出するタイプに半導体ボロメータ、熱と光を検出するタイプに結晶ボロメータ、電離を検

出するタイプに半導体検出器・泡箱のように分類される。この節ではそれぞれの特徴を述べ
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ていく。図 3.1、図 3.2はこれまでに行われてきた代表的な従来型暗黒物質直接探索実験の

結果をまとめたものである。反跳原子核のエネルギーのみを測定する手法により DAMAは

暗黒物質の存在を主張しているが、他の実験グループが同手法により DAMAの結果を否定

しており従来型の暗黒物質直接探索では決着がついていない。
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図 3.1: WIMPとの SI反応での制限曲線
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図 3.2: WIMPとの SD反応での制限曲線

3.1.1 固体シンチレータ

固体シンチレータの利点は大質量化が容易で、特性についての研究が進んでいる点であ

る。これまでの直接探索実験では NaI(Tl) や CsI(Tl) など様々な種類のシンチレータが用

いられている。

DAMA は 100 kg の NaI(Tl) シンチレータを用いて 7 年間の観測を行い、季節変動を

観測したことから暗黒物質の発見を報告したイタリアのグループである [45]。結果の信頼

度を増すために、DAMA は新たに DAMA/LIBRA としてより純度の高い NaI(Tl) シン

チレータ 250 kg を用いて追実験を行い、再度精度よく季節変動を観測した (図 3.3 [42])。

DAMA/NaIと DAMA/LIBRAの観測量は 1.17 ton · yearとなり、暗黒物質の発見を力強
く主張した。しかし他実験でこの季節変動を棄却する結果を得ていることから、DAMAの

観測した季節変動は周期的なバックグラウンドによる系統誤差から生じたものではないかと

いう主張もある。DAMAの主張を確かめるために、他の実験施設で NaI(Tl)シンチレータ

を用いた現在稼働中の実験があり結果に期待される [66, 67]。

その他の固体シンチレータを用いた実験として、現在は終了した 55 kg の NaI(Tl) シ
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ンチレータを用いた NAIAD[46]、34.8 kg の CsI(Tl) を用いた韓国の KIMS[47] がある。

NAIAD は 44.9 kg · year の観測で DAMA に匹敵する感度を示したが、季節変動の検出に

は至っていない。KIMSは 3490 kg · daysの観測を行い、SD反応において制限をつけた。

Figure 3.1.2: The observed annual modulation of the residual event rate of 2 − 6 keV energy range
acquired over 13 annual cycles by DAMA and DAMA/LIBRA with a total exposure of 1.17 ton ·year[37].
The horizontal axis shows the days from DAMA/NaI started. Solid line is the best fit sine curve.

LAr has the advantage of being low cost. There are two types of liquid noble-gas dark matter

detectors. One is a single phase detector which detects only a scintillation signal by photon

detectors. Single phase detectors are constructed as simple as possible to reduce the back-

ground from detector itself. Environmental gamma-ray background can be rejected by the self

shielding, and a pulse shaping analysis is used for the nuclear recoil discrimination. The other

is a two phase detector which has a gas phase in addition to the liquid phase and detects not

only the scintillation signal but also the ionization signal. The ionization signal is detected as

a gas amplification scintillation signal in the gas phase caused by the primary electron drifted

out of the liquid phase. The ionization signals for nuclear recoils are quenched much more

than the primary scintillation signals, while the ionization signals for electron recoils are not

quenched so much. Therefore, the ratio of the ionization signal and the primary scintillation

signal provides a powerful electron discrimination power.

DAMA/LXe[43] and XMASS are the single phase detectors using LXe. DAMA/LXe using

6.5 kg of liquid 129Xe performed the dark matter search with a 2500 kg · days exposure. As

two phase detectors using LXe, there are LUX[47] and XENON[45]. LUX using 118 kg of LXe

performed a dark matter search with a 10065 kg · days exposure and obtained the best limit

for the SI interacting WIMP in the mass range of 10 − 1000GeV. WARP collaboration has

built and deployed a 3.2 kg LAr detector at LNGS and performed a dark matter search with

an exposure of 96.5 kg · days[48].

3.1.3 Semiconductor detector (bolometers, CCD)

In the direct search using bolometers, the nuclear recoil energy is detected via phonons

(temperature rising). The heat capacity of a dielectric crystal is proportional to T 3 at the

47

図 3.3: DAMA,DAMA/LIBRA での 2− 6 keV領域における季節変動の観測結果 [42]。

3.1.2 液体希ガスシンチレータ

液体希ガスシンチレータとしては液体キセノン (LXe)や液体アルゴン (LAr)が挙げられ

る。 LXeは質量数が大きく、またシンチレーション光の光量も多いため、暗黒物質探索実

験に非常に適した物質である。一方、LArは LXeに比べて質量数は小さいが、 バックグラ

ンドの分離という点や、安価に利用できるという LXeにない特徴を持つ。

液体希ガスシンチレータは単相式と二相式の検出器に分類される。単相式はシンチレー

ション光の信号のみを光検出器で検出する。また検出器自身からのバックグラウンドを減ら

すためシンプルな構造をしており、環境ガンマ線を自己遮蔽により除去する。一方、二相式

は液相に加えて気相がある。二相式では液相で発生する 1次シンチレーション光 (S1)の信

号だけでなく電離による信号も検出する。電離による信号は、液相で電離した電子がドリフ

トされ気相で増幅される際に発生する 2次シンチレーション光 (S2)として検出される。原

子核反跳事象ではエネルギー損失が大きいのでイオンの密度が大きくなる。よって再結合が

起こりやすく S1に対する S2の比が小さくなる。電子反跳事象ではエネルギー損失が原子

核反跳事象に比べて小さいのでイオンの密度が小さい。そのため原子核反跳事象に比べて再

結合が起こりにくく S1に対する S2の比が大きい。このことから、原子核反跳事象と電子

反跳事象を強力に分離することができ、これが二相式の大きな長所となる。

単相式の検出器を用いた暗黒物質直接直接実験として、DAMA/LXe[48]や XMASS[49]

がある。DAMA/LXe は 6.5 kg の液体 129Xe を用いて 2500 kg · days の観測を行った。
XMASS は約 800 kg の LXe を用いた単相式の検出器であり、岐阜県神岡の地下 1000m
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で実験が行われている。359.2 live days × 832 kg の観測を行い季節変動の解析によって

DAMA 実験の許容するパラメータ領域の多くを排除した。二相式検出器を用いた実験と

しては LUX[52] や XENON[50] がある。LUX は 118 kg の LXe を用いて 10 − 1000GeV

の質量領域におけるWIMP との SI 反応について最も良い制限を与えている。WARP は

3.2 kgの LArを用いており 96.5 kg · daysの観測を行った [53]。

3.1.3 半導体検出器 (ボロメータ、CCD)

ボロメータを用いた直接探索では、原子核反跳によるエネルギーを温度上昇として検出す

る。絶縁体の熱容量は低温で温度の 3乗に比例するため mK以下の温度変化を感知するこ

とができ、極低温で動作させることで低エネルギー閾値が可能となる。半導体を用いたボロ

メータでは、熱と同時に電子-ホール対が生成するため、熱と電離の情報から粒子識別が可能

となり、電子反跳によるバックグラウンドを分離することができる。また特別な結晶を用い

たボロメータを用いた実験もある。結晶が熱と同時にシンチレーション光を放出するため、

熱と光の情報から電子反跳のバックグラウンドを分離することができる。

CDMS-IIは厚さ 1 cmの Ge結晶 (250 g)19個と Si結晶 (100 g)11個を用いて 40mKに

冷却、観測を行った実験である [54] 。熱と電離の信号の読み出し時間の違いから、事象の

発生点の深さを測定できるため、検出器表面からの電子のバックグラウンドを分離すること

ができる。Ge(Si)でそれぞれ 612(140.2) kg · daysの観測を行い、事象選別後それぞれ 2(3)

事象が残った。WIMPの信号であることが期待されたが、CDM-IIはバックグラウンドで

説明できるとし暗黒物質の発見とはしなかった。CoGeNTは 443 g の p型 Ge検出器を用

いた実験であり、0.4 keV という低いエネルギー閾値を達成している。約 ∼ 200 kg · days
の観測を行い、低エネルギー領域で 1年以上の期間の季節変動を ∼ 2.8σ で観測した [55]。

CRESST-IIは 10 kgの CaWO4 の結晶を用いた実験であり、熱とシンチレーション光の比

から電子反跳のバックグラウンドを分離することができる [56]。730 kg · days の観測から
バックグラウンドで説明できる計数率を得た。暗黒物質の低質量領域の探索はエネルギー閾

値により測定感度が足りず探索は困難であったが CCD を用いた DAMIC はエネルギー閾

値 40 eVを達成した [57]。DAMICは 1 gの CCDを用いて 1.5 kg · daysの観測を行い低質
量領域に制限をつけた。

3.1.4 泡箱

泡箱は沸点以上に加熱された過熱状態の液体を用いた検出器である。荷電粒子が入射する

と、液体から気体への相転移が起こり、粒子が通過した部分に泡が発生する。その泡を撮影

することにより反跳原子核を検出する。泡箱の利点としては、電子識別、大質量、SD 反応

に対する標的選択などがあげられる。欠点として反跳原子核のエネルギーを測定することが

できないことがあげられるが、温度や圧力などの調整によって感度を調整し、実効的に閾値
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を調整することが可能である。

泡箱を用いた実験に COUPP[58], SIMPLE[59], PICASSO[60] がある。COUPP は

CF3I を 4.0 kg 用いて 553 kg · days の観測を行った。SIMPLE は C2ClF5 を 0.215 kg

用いて 13.67 kg · days の観測を行った。PICASSO は C4F10 中の 19F を 0.72 kg 用いて

114 kg · daysの観測を行った。また PICASSOと COUPPが合わさった PICO実験がある

[68]。PICOは 2Lの C3F8 を用いて 211.6 kg · daysの観測を行い、SD反応での暗黒物質

直接探索実験における世界最高の結果を得た。上記の実験の標的原子核に 19F が含まれて

いる。19Fは λ2J(J + 1)が大きく SD反応に対する感度が高い。

3.2 方向に感度を持った暗黒物質直接探索実験

地球の公転による暗黒物質のエネルギースペクトルの変動率は約 5% と小さい。それに

比べて太陽系の運動自体に起因する暗黒物質の風の非対称性は大きく、暗黒物質存在の強力

な証拠になる得る。方向に感度を持つ暗黒物質直接探索実験では反跳原子核の飛跡を検出す

ることで、検出器に対するWIMPの到来方向を測定する。反跳原子核のもつエネルギーが

100 keV であるときの典型的な飛跡の長さは、1 気圧のガス中において 1mm 以下となる。

そのため多くの方向に感度を持つ暗黒物質直接探索実験は、低圧ガスを用いたガス検出器で

実験が行われている。現在では大質量にすることが容易な、固体検出器を用いた方向に感度

を持つ暗黒物質直接探索実験についての研究も進んでいる。

3.2.1 ガス検出器

方向に感度を持った暗黒物質直接探索実験では、低圧ガスを用いたTPC(Time Projection

Chamber) が用いられる。一般的には MPGD(Micro-Patterned Gaseous Detector) と組

み合わせて用いられており、それらは µ-TPCと呼ばれる。低圧ガスを用いるため検出器の

大きさとしては 1m3 以上の体積が必要とされる。3.1 節で述べた従来型の検出器と比べる

と標的の質量密度は ∼ 1/1000であるが、暗黒物質の到来方向の異方性が観測できれば暗黒

物質存在の強い証拠となる。

図 3.4に TPCの概念図を示す。µ-TPCは荷電粒子の飛跡を得ることができる。WIMP

との弾性散乱により反跳した荷電粒子がガス中を運動すると、飛跡に沿ってガスが電離す

る。電離により生じた電子は、TPC 内部に印加されたドリフト電場によって-Z方向にドリ

フトされ、読み出し面 (XY平面)で飛跡の 2次元情報を得ることができる。またこのとき、

電子のドリフト速度とドリフトに要する時間を考えることで Z 座標を得ることができ 3次

元の飛跡情報を得ることができる。
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図 3.4: TPC の概念図。

ガス検出器では Xeや Arといった希ガスが用いられることが多い。特に Xeは質量数が

大きいことから SI反応に対する感度が高いが、ドリフト中の電子拡散が大きいため、大型

のガス検出器では反跳原子核の微細な飛跡を捉えることが困難である。図 3.5 にガス中の

電子の運動を計算するソフト MAGBOLTZ[69]での計算結果を示す。ガスの種類により拡

散係数が異なることが図 3.5 から分かる。CS2 を用いると、陰イオン TPC(Negative Ion

Time Projection Chamber : NITPC)を作ることができる。この場合はイオンがドリフト

するため拡散が少なくなり、微細な飛跡を捉えることができる。CF4 は NITPC を作るこ

とはできないが、ドリフト速度が速いため電子の拡散が小さい (図 3.5)。点線と実線はそれ

ぞれ電場方向に対して縦拡散と横拡散を表す。色はガスの種類を表し赤、青、黒はそれぞれ

CF4、Xe、CS2 を表す。また CS2 は引火性が強く有毒であるが CF4 は不燃で無毒であるた

め取扱いが容易である。CS2 は Sの質量数が 32と比較的大きいため SI反応に感度を持ち、

CF4 は Fの λ2J(J + 1)が大きいため SD反応に感度を持つ (表 2.1)。本研究では CF4 を

用いている。表 3.2に CF4 の性質を示す。
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Figure 3.2.1: Gas diffusions of electrons or negative ions as a function of the electric field at a tem-
perature of 300K calculated by MAGBOLTZ. Dotted and Solid line are longitudinal and transverse
diffusion, respectively. Color shows the molecular; red, blue and black correspond to CF4, Xe and CS2,
respectively.

We need to overcome these difficulties in order to detect the very distinct signals of the dark

matter.

It is important to consider a nuclear quenching factor for low energy nuclear recoils. Nuclear

quenching factor, Fq = Eionized/Etotal, is the ratio between total energy loss and energy used

for ionization. Nuclear quenching factors for several gas detectors were summarized in [68].

The nuclear quenching factors of 4He, 12C and 19F ions in CF4 gas were calculated by SRIM as

shown in Figure 3.2.4. These values have nucleus-, energy- and also gas pressure-, dependence

as shown in the figure. They are used when we convert the measured (ionized) energy to the

recoil (total) energy in dark matter search experiments.

Experiments with gaseous detectors

We review the experiments with gaseous detectors and development status in the following

paragraph.

DRIFT experiment pioneered the study of the directional detection of the dark matter with

1m3 of gas detectors. In particularly, they have been leading the field with the background
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図 3.5: 温度 300Kを仮定した場合の電子と陰イオンの拡散の電場依存 [37]

表 3.2: CF4 ガスの性質

化学式 CF4

名称 四フッ化炭素

形状 無色気体

分子量 88.01 g/mol

密度 3.76 g/l (15◦C, 1 atm)

融点 89.55K

沸点 145.35K

W値 34 eV[70]

ガス検出器を用いた方向に感度を持つ実験としてはイギリスの DRIFT[71]、 アメリカ

の DM-TPC[72]などがある。DRIFTグループは方向に感度を持つ暗黒物質探索実験のパ

イオニアであり、特にバックグラウンド低減技術についての研究が進んでいる。検出器は

1m3 のガス検出器で、読み出しにMWPC(Multi Wire Proportional Counter)を用いてい

る。現在は 30 torr の CS2、10 torr の CF4、1 torr の O2 の混合ガスを用いた DRIFT-IId

が稼働中で、方向の情報を用いた解析は行っていないものの、大型の従来型検出器と競い合

える制限 (100GeVの暗黒物質質量に対して 1.1 pb : 図 4.15)をつけている。DM-TPCは

CCD読み出しの TPCを用いた暗黒物質探索実験を行っているグループである。ドリフト
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した電子が読み出し面で発するシンチレーション光を CCDカメラで読み出すことにより飛

跡を得ることができる。そのため得られる飛跡は 2 次元的であるが、飛跡に沿った原子核

のエネルギー損失を光量の情報として簡単に得ることができる。ガスは CF4 を用いている。

DM-TPCは地上での観測で 115GeV の暗黒物質質量に対して 2.0 × 103 pbの制限をつけ

ている (図 4.15)。

3.2.2 原子核乾板

原子核乾板は臭化銀をゼラチンで固めた放射線検出器であり、固体検出器でありながら

暗黒物質の到来方向に感度を持つ [65]。荷電粒子が通過すると臭化銀をイオン化し、銀が生

じる。これを現像して成長させることにより電子顕微鏡で荷電粒子の飛跡を観察すること

ができる。また、原子核乾板は荷電粒子の微細な飛跡 (<∼ µm)を検出することができる。

WIMP による弾性散乱の飛跡検出するための原理実証として低速 Kr の飛跡観測が行われ

た。原子核乾板は大型化の実績があるため、大型の固体検出器を用いた方向に感度を持つ暗

黒物質直接探索ができると期待される。

3.2.3 カーボンナノチューブ (CNT)

カーボンナノチューブ (Carbon NanoTubes : CNT)は炭素原子を円筒状の構造体とした

ものである [73]。CNTの開口部を太陽系の進行方向にむけて設置し、WIMPとの反跳原子

核を CNTでチャネリングすることにより、WIMPの到来方向を測定する。太陽系の進行方

向からの原子核反跳事象と進行方向と反対方向の原子核反跳事象を比較することでWIMP

の到来方向の非対称性を示すことができる。CはWIMPとの SI反応に感度がある。CNT

の特性に関する研究は進んでおり大質量化は CNTを並べるだけと容易であるため、WIMP

との SI反応における方向に感度をもつ探索での結果に期待される。
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4 NEWAGE

NEWAGE(NEw general WIMP search with an Advanced Gaseous tracker Experi-

ment) は方向に感度を持つ暗黒物質探索実験である。2.4.3節で論じたように、方向に感度

を持つ手法は暗黒物質の強力な証拠になり得る。NEWAGEの検出器は読み出しにMPGD

の一つである二次元画像飛跡検出器 µ-PIC(micro PIxel Chamber)[74] を使用した 3 次元

ガス飛跡検出器 µ-TPCである。µ-TPCでは、荷電粒子がガス中を運動するとガスを電離

し、粒子が通過した飛跡に沿って電子が発生する。この電子を Drift Plane と µ-PIC の間

に印加しているドリフト電場によりドリフトさせ、補助増幅器 GEMで電子をガス増幅し、

µ-PICで電子をガス増幅し二次元の位置情報と時間情報を読み出す。

4.1 NEWAGE-0.3b’

NEWAGEでは、30.72 × 30.72 cm2 の二次元画像飛跡検出器 µ-PIC、32 × 31 cm2 の中

間増幅器 GEM、41 cmのドリフト領域を組み合わせた µ-TPC「NEWAGE-0.3b’」を製作

し、2013年に神岡地下実験施設で観測を開始した [63]。

　装置の外観を図 4.1 に示す。図中”electronics”は NEWAGE 検出器で用いているエレク

トロニクスを入れたラック、図中”µ-TPC”は検出器本体、図中”gas circulation system”は

ガスを循環、冷却するガス循環器系を表す。

図 4.1: NEWAGE-0.3’の外観 [37]
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装置の概念図を図 4.2に示す。赤、青、緑の線はそれぞれ x、y、z軸であり、TPCの中

心が原点 (0, 0, 0)である。 (−5,−12, 0) cmにエネルギー較正に用いる 10Bが蒸着されたガ

ラスプレートが設置されている。

10B$plate$(2x2cm2)
(05,012,0)$cm

図 4.2: NEWAGE-0.3b’の概念図 [63]

装置の中の様子を図 4.3に示す [37]。上図は NEWAGE-0.3b’に設置されている 30.72×
30.72 cm2 の二次元画像飛跡検出器 µ-PIC と 32 × 31 cm2 の中間増幅器 GEM。下図は

NEWAGE-0.3b’の電場形成ゲージと内部に設置されている 10Bが蒸着されたガラスプレー

トを示す。
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図 4.3: 装置の中の様子 [37]

µ-PIC 写真と構造の模式図を図 4.4 に示す。µ-PIC はプリント基板加工技術を用いて作

られる検出器であり、ガス増幅と電荷の読み出しに用いられる。プリント基板加工技術は安

価で大型の検出器を作ることが可能であり、大質量を必要とする暗黒物質探索実験に用いる

検出器を製作するうえで利点となる。µ-PIC は輪切りにした比例計数管をピクセル状に配

置した電極構造をしている。ピクセル間隔は 400µm であるので、WIMP との弾性散乱に

よって生じる数 mm 程度の短い飛跡を捉えることができる。またアノード、カソードがそ

れぞれ縦横につながっておりストリップ読み出しでデータを収集する。µ-PIC は印加電圧
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を上げると高いゲインを得ることができるが、上げ過ぎると放電により壊れる恐れがある。

図 4.4: 左上図は µ-PICの写真、左下図は µ-PICの模式図、右上図は µ-PICの 1ピクセル

の写真、右図は µ-PICの構造の模式図を表す [37]。

低圧力のガス中において µ-PIC のみでは十分なガスゲインを得られない場合や、µ-PIC

のガスゲインを低めに設定し安全に動作させるために、補助増幅器として GEM[75]を用い

る。GEMは厚さ 100µmの液晶ポリマー (LCP)の両面に厚さ 5µmの銅電極が融着されて

おり、このシートに直径 70µmの穴が 140µm間隔で空いた構造をしている。両面についた

銅電極に電位差を与え高電場を作ることで、電子を雪崩増幅させる。現在神岡で稼働中の

NEWAGE-0.3b’では µ-PICと 5mmの間隔をおいて GEMを設置している。

3.2.1節、2.4.1節で述べたように、電子拡散が小さい点とフッ素の SD反応に対する散乱

断面積が比較的大きい点から、NEWAGEでは CF4 ガスを用いる。

4.1.1 データ取得 (DAQ)

µ-PICで読み出された信号はデータ取得 (Data AcQuisition : DAQ)システムで処理さ

れる。DAQのフローチャートを図 4.5に示す。µ-PICのアノードとカソードそれぞれ 768

本のストリップからの信号は ASD(Amplifier-Shaper-Discriminator)で処理された後、複

数のストリップの信号を足し合わせた波形を残す「電荷情報」(図 4.5 中 analogSUM) と、
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情報を二値化して残す「飛跡情報」(図 4.5中 LVDS)に分けて記録される。

図 4.5: NEWAGE-0.3b’におけるデータ取得 (DAQ)フローチャート。

DAQ のトリガーモードには自己トリガーモード (図 4.5 中 self TRIG) と外部トリガー
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モード (図 4.5中 ext TRIG)がある。自己トリガーモードでは、µ-PICの 768本のアノー

ドストリップを 16 チャンネルにグループ化し、そのうちのどれかに hit がきた時にトリ

ガーが生成される。自己トリガーモードでは µ-TPC 内での反応時刻に対応したトリ ガー

情報が得られないので、Z 方向の情報は相対的な Z成分の長さとなる。自己トリガーモード

では Z方向の絶対的な位置情報を得ることはできないが、暗黒物質探索実験など多くの測定

に用いる。

一方外部トリガーモードでは、トリガーにプラスチックシンチレータからの信号を光電子

増倍管で読み出し、ディスクリミネータを通過した信号を用いる。外部トリガーモードは
252Cf 線源を用いた測定のときに用いられる。252Cf が崩壊する際に中性子と同時に放出さ

れる γ 線をトリガーに用いることにより、TPC内の原子核反跳の起きた Z方向の絶対的な

位置を決定することができる。

「電荷情報」については、カソード側 ASDのアナログ出力 768本の波形を足し合わせて 4

本とした波形をそれぞれ 100MHzの Flash ADC(FADC)を用いて記録する。FADC波形

は縦軸 ADC値、横軸 clock[10 ns]で表されるので、波形の面積が電荷量となる。

「飛跡情報」の取得するパラメータは位置と全ヒットストリップの ToT(Time Over

Threshold)を取得する。ここで ToTの概念図を図 4.6に示す。ToTは波形がスレッショル

ドを越えている継続時間のことであり、スレッショルドを越えた部分の信号の立ち上がりの

タイミングと立ち下がりのタイミングの clock を記録する。ドリフト速度は 8 cm/µs であ

るので 1 clockは 0.8mmに対応する。赤線は一つのストリップにおける信号を表す。ToT

はエネルギー損失と相関を持っており、エネルギー損失が大きいと ToTも大きくなる。

図 4.6: ToT(Time Over Threshold)の概念図 [37]

図 4.7に得られる飛跡の例を示す。左図は (z-x)平面におけるデジタルヒット点、右図は

(z-y)平面におけるデジタルヒット点を示す。図中の直線がそれぞれのストリップの ToTを

表す。
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Fig. 2. Example of “raw track data” of an alpha particle. The measured energy was 600 keV. The points shown
are of recorded digital hits in the clock anode (z–x) and clock cathode (z–y) strips. Upper figures show real
data obtained with DAQ-mode5; lower figures show the emulated DAQ-mode1 data for the same event. In the
upper figures, vertical length indicates the TOT of each strip.

Table 1. Difference between DAQ modes 1 and 5.

DAQ mode mode1 mode5

x–y coincidence take not take
strip address to record at each clock Xmin, Xmax, Ymin, Ymax all
Time over threshold (TOT) not take take

detector NEWAGE-0.3a NEWAGE-0.3b’

the background radon. Both 220Rn and 222Rn and their progenies make a peak at ∼6 MeV but have
a difference of about 10%. Since the detector is not able to measure the ratio of these two types of
radon, we regarded the linearity of 6 MeV as 10%.

The energy resolution consists of two factors: non-uniformity of the detector response (σuni) and
electronic noise (σnoise). The former is sourced from the positional dependence of the gas gain and
the disappearance of electrons drifting in the gas volume. This factor is energy independent and was
evaluated from the width of the radon peak as σuni = 20% ± 5%. The latter was evaluated from the
flash ADC data. Given that the off-timing waveforms and on-timing data are processed in the same
manner, the electronic noise was evaluated as σnoise = 2 keV in 50 keV.

2.3. Event selection
To reduce the background, several event selections are applied. During the dark matter analy-
sis, a fiducial cutting volume of 28 × 24 × 41 cm3 was selected from the detection volume of
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図 4.7: α線による飛跡の例 [63]

4.1.2 事象選別

暗黒物質事象に対する様々なバックグラウンド事象を取り除くために検出器で取得し

たデータに対して事象選別は重要である。NEWAGE-0.3b’ の検出領域は 30.72 × 30.72 ×
41 cm3 であるが、Fiducialカットにより有効体積は 28× 24× 41 cm3 である。これは 10B

プレート部分と壁からのバックグラウンドを取り除くためである。

さらに NEWAGEでは γ 線バックグラウンドを取り除くために 3種類のカットを導入し

ている。用いるカットパラメータは”track-length”、”ToT-sum”、”roundness”である。γ

線は光電効果やコンプトン散乱により電子反跳イベントを生み出す。この電子がバックグラ

ウンドになり得る。これら 3種類のカットは、このような γ 線バックグラウンド除去を目的

としたカットである。この３種類のカットについて説明する。カットパラメータの決定のた

めに、γ 線源として電子反跳事象の生成には 137Cs線源、原子核反跳事象の生成には 252Cf

線源が用いられた。

■ tack-length-cut

track-lengthとは検出された飛跡長のことである。原子核反跳事象は飛跡の長さあたりに

対するエネルギー損失が大きく、電子反跳事象は原子核反跳事象に比べて飛跡の長さあたり

に対するエネルギー損失が小さい。このことから γ 線による電子反跳事象は原子核反跳事

象より飛跡長が長く検出されるため、これを利用することで電子反跳事象を除去することが

できる。track-length-cutはこのことに着目したカットである。図 4.8に track-length-cut

により除去される電子反跳の事象例を示す。
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図 4.8: 137Cs線源における length-cutにより除去される事象例 [37]。

■ ToT-sum-cut

ToT-sumとは µ-PIC全ストリップの ToTの和である。ToTは反跳粒子の飛跡の長さ当

たりのエネルギー損失と相関を持っており、エネルギー損失が大きいと ToTも大きくなる。

この特徴から電子反跳事象は原子核反跳事象に比べ ToTが小さくなる。これを利用するこ

とで電子反跳事象を除去することができる。図 4.9に ToT-sum-cutにより除去される電子

反跳の事象例を示す。
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図 4.9: 137Cs線源における TOT-sum-cutにより除去される事象例 [37]。

■ roundness-cut

roundnessは式 (4.1)のように定義される。

roundnessx =

Nx∑
(zrisex − axx− bx)

2

Nx
, roundnessy =

Ny∑
(zrisey − ayy − by)

2

Ny
,

roundness = min(roundnessx, roundnessy), (4.1)

ここでNx,Ny は x,yストリップでのヒット数、zrisex、zrisey は図 4.8、図 4.9、図 4.10図 4.11
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（図 4.11については後述）において青点で示した立ち上がりにおける z の最小値、(ax,bx)、

(ay,by)はそれぞれ (x, zrisex)、(y, zrisey)に対する直線フィットにおけるベストフィット値

である。原子核反跳事象は roundnessが大きくなり、電子反跳事象は roundnessが小さくな

る。これを利用することで電子反跳事象を除去することができる。図 4.10に roundness-cut

により除去される事象例を示す。この事象例は diffusionの小さい α線だと考えられる。
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図 4.10: 137Cs線源における roundness-cutにより除去される事象例 [37]。

■ カットから残る原子核反跳事象

137Cs線源による電子反跳事象から 252Cf 線源による原子核反跳事象を選び出すカットパ

ラメータを以下にまとめる [37]。

• length-cut : track-length[cm] > 0.6 + 0.004× E[keV]

飛跡が長い事象を取り除く (例：図 4.8[37])

• TOT-sum-cut : TOT-sum< 100

ToT-sumが小さい事象を取り除く (例：図 4.9[37])

• roundness-cut : roundness < 0.05

z の立ち上がりが直線になる事象を取り除く (例：図 4.10[37])

図 4.11に 3つのカットから生き残った 252Cf 線源による原子核反跳事象の例を示す。 左

図は x− z 平面、右図は y − z 平面を表す。青点、黒点はそれぞれ立ち上がり点と立ち下が

り点を表す。
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図 4.11: 252Cf 線源における 3種類のカットを生き残った事象例 [37]

現在、NEWAGE で導入しているカットパラメータは以上の３つである。現在は暗黒物

質探索においては自己トリガーモードで行っているため z 方向の絶対座標を測定すること

は困難であり、z 方向の絶対位置からのカットは出来ていない。しかしカットパラメータの

一つである roundness は z の絶対座標と相関がありそうだということがわかっている。図

4.12に外部トリガーを用いて roundnessとドリフト距離を測定したものを示す。現在はま

だカットに導入されていないが、さらなる解析および研究によって roundnessからの z方向

の絶対位置が取得出来れば Fiducialカットととして用いることができ、NEWAGEにおい

てさらなる感度の向上がはかれる可能性がある。PTEP 2015, 043F01 K. Nakamura et al.
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Fig. 10. Measured roundness as a function of the drift length.

The nuclear events shown in Fig. 3 survived all three of these cuts. These cuts effectively reduce the
events of a 137Cs run without unduly compromising the efficiency1 of nuclear track detection (see
Figs. 7–9).

In addition, to study the effect of the roundness cut, we irradiated the detector with neutrons from
a 252Cf source, and measured the roundness of nuclear events as a function of the drift length. In this
measurement, prompt gamma-rays from 252Cf were used as the trigger so as to enable the detection
of the absolute z-position of each event. The relation between roundness and drift length is plotted
in Fig. 10. The roundness cut is observed to operate as a kind of “z-fiducial cut.”

2.4. Performance
Here we discuss the nuclear detection efficiency, electron detection efficiency (or gamma-ray
rejection power), direction-dependent efficiency, and the angular resolution.

When measuring the detection efficiency of the nuclear events and the rejection power of the
gamma-ray events, we imposed the three cuts introduced in Sect. 2.3. The measured detection effi-
ciency of the nuclear recoil events is shown in Fig. 11. The efficiency is evaluated by dividing the
measured energy spectrum after the three cuts explained in Sect. 2.3 by the simulated energy spec-
trum. The denominator is the simulated energy spectrum of nuclear recoils by the neutrons wiithout
the detector response. Thus the estimated efficiency includes the detection and cut efficiency. To can-
cel the positional dependence, the spectrum was measured at six positions of 252Cf and averaged.
The source positions were (25.5, 0, 0), (−25.5, 0, 0), (0, 25.5, 0), (0, −25.5, 0), (0, 0, 47.5), and
(0, 0, −47.5). Some bins in Fig. 11 have error bars exceeding 1, because the statistical errors are
large in the high-energy region due to the low event rate. We limited the fit parameters so that the
efficiency curve shown by the blue line in Fig. 11 does not exceed one, which is a physical require-
ment. We used this efficiency curve in the following analysis. The detection and cut efficiency is 40%
at the 50 keV threshold.

The thresholds of digital signals and cut efficiency decrease the detection efficiency in the low-
energy range.

1 The efficiency measurement is described in the following subsections.
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図 4.12: 測定された roundnessとドリフト距離の関係 [63]。
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4.1.3 検出効率

原子核反跳事象の検出効率と電子反跳事象の検出効率についてまとめる。図 4.13に 4.1.2

節で述べた 3種類のカットを行った後の原子核反跳事象の検出効率を示す。検出効率の分母

はシミュレーションから得た 252Cf 線源による原子核反跳事象のエネルギースペクトルであ

る。誤差を統計誤差でつけているので図 4.13中の事象数の少ない高エネルギー側では検出

効率が 1を超えているものもある。エネルギースレッショルドにあたる 50 keVでの原子核

反跳事象の検出効率は約 40%である。誤差は統計誤差を示している。
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図 4.13: 原子核反跳事象の検出効率 [63]

図 4.14 に 4.1.2 節で述べた 3 種類のカットを行うことによる電子反跳事象の除去能力を

示す。検出効率の分母はシミュレーションから得た 137Cs線源による電子反跳事象のエネル

ギースペクトルである。50− 100 keVでの電子反跳事象検出効率は 2.5× 10−5 である。
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図 4.14: 電子反跳事象検出効率 [63]。

4.2 暗黒物質探索実験

NEWAGE-0.3b’で 2013年 7月から 11月にかけて神岡地下実験施設において観測を行

い、0.327 kg · daysのデータを取得した。NEWAGEにおけるこれまでの探索結果を図 4.15

に示す。赤線が方向に感度を持つ手法を用いた結果、青色の点線は従来型のエネルギース

ペクトルを用いた測定結果を表す。細い赤線は先行機 NEWAGE-0.3aを用いて行った地上

での測定結果と、神岡での結果である。2013 年の観測により、WIMP-陽子の SD 反応に

おける制限曲線を更新し方向に感度を持った探索手法では世界最高感度を得た [37](図 4.15

中 THIS WORK(RUN14))。しかし現在の検出感度は暗黒物質の存在が示唆されている領

域 (DAMA 領域 : 図 4.15 中 DAMA allowed) には届いておらず更なる感度向上が求めら

れる。現在の感度を制限しているのはバックグラウンド事象であり、バックグラウンドの理

解・低減は必須である。
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図 4.15: NEWAGE におけるこれまでの暗黒物質探索結果 [63](図中 NEWAGE surface

run, NEWAGE 2010, This work)。横軸にWIMPの質量、縦軸に陽子とWIMPの SD反

応における散乱断面積を示す。THIS WORK(RUN14) が 2013 年の観測で得た制限であ

る。

4.3 NEWAGEにおけるバックグラウンド

現在、NEWAGE 実験の検出感度を制限しているのはバックグラウンド事象である。

そのバックグラウンド事象について理解するため、NEWAGE の RUN14 で得られた

50 keV∼400 keV におけるエネルギースペクトルを図 4.16 に示す [37]。赤のヒストグラム

は３種類のカットを全て行って得たエネルギースペクトル、青は roundnessカットのみ外し

たエネルギースペクトルである。
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Figure 6.0.2: Obtained energy spectrum of RUN14 in the range of 50− 400 keV.
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Figure 6.0.3: Obtained energy spectrum (top-left), energy-length distribution (bottom), and direction
distribution (top-right) of RUN14 in the range of 500− 15000 keV. Only fiducial-cut is applied.

90

図 4.16: RUN14で得られたエネルギースペクトル [37]

以下、4.3.1節 ∼4.3.3節で現在の NEWAGEのバックグラウンドについて議論する。

4.3.1 γ 線および β 線バックグラウンド

バックグラウンドとなる γ 線は主に、40Kや U/Th系列崩壊核種の放射性崩壊から生じ

る γ 線である。γ 線発生の実験外部の要因（環境 γ 線）としては神岡地下実験施設の岩盤由

来の 40Kや U/Th系列崩壊核種が多く、実験内部の要因としては、実験装置材料に含まれ

ている U/Th 系列崩壊核種が主な原因である。γ 線は検出器内部でコンプトン散乱や光電

効果を起こし電子に運動エネルギーを与える。その電子がガス中を走る時にバックグラウン

ドとなり得る。また、電子は γ 線のコンプトン散乱や光電効果の他に U/Th系列崩壊核種

の放射性崩壊から直接生じるものもある。図 4.17に CsI(Tl)シンチレータによる測定から

の神岡坑内で予想される環境 γ 線フラックスを示す。これは岩盤中の 40K、U/Th系列の崩

壊により生じる γ 線を考慮に入れている。
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図 4.17: 予想される神岡坑内での環境 γ 線フラックス [37]

この環境 γ 線フラックスを想定した場合に NEWAGE検出器で観測される γ 線によるエ

ネルギースペクトルを図 4.18に示す。これは 4.1.3節で議論した γ 線の検出効率を考慮し

て見積もられたエネルギースペクトルである。
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Figure 6.2.5: Estimated flux of environmental gamma-rays from measurement of a CsI(Tl)
scintillator[83]. The gamma-rays from 40K, U-chain, and Th-chain in the rock are taken into account.
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Figure 6.2.6: Estimated energy spectrum by environmental gamma-rays.
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図 4.18: 予想される神岡坑内での環境 γ 線フラックス [37]

この見積もりから現在の NEWAGEの主なバックグラウンド源は γ 線ではないことが言

える。

58



4.3.2 α線バックグラウンド

バックグラウンドとなる α線は２つある。一つはガス中のラドンの崩壊から生じる α線

事象、もう一つは µ-PIC に含まれる U/Th 系列の原子核の崩壊から生じる α 線事象であ

る。α線は反跳原子核と同じようにガス中を走りながらエネルギーを落とす。そのためバッ

クグラウンドとなり得る。NEWAGEの α 線バックグラウンドに関する研究は、先行研究

でなされている [36][37]。現在わかっている α線バックグラウンドに関する研究結果をガス

中のラドンの崩壊から生じる α線事象と µ-PICに含まれる U/Th系列の原子核の崩壊から

生じる α線事象に分けて述べる。

■ ガス中のラドンの崩壊から生じる α線事象

ここで言うラドンは U系列中の 222Rn、Th系列中の 220Rnのことである。ラドンは希ガ

スであるため、検出器の構成物質に含まれる U/Thの崩壊に伴い、ガス中にしみ出してきて

崩壊する。このラドンの崩壊から生じる α線事象は図 2.13から特定のエネルギーを持つこ

とがわかっており、U系列の 222Rnは 5.49MeV、Th系列の 220Rnは 6.288MeVである。

このラドンに関しては、NEWAGE検出器で検出された 6MeV付近のピークのイベント数

から 222Rnは < 9.3 mBq/m3、220Rnは < 14 mBq/m3 であることがわかっている [37]。

■ µ-PICに含まれる U/Th系列の原子核の崩壊から生じる α線事象

比較的低エネルギー側のバックグラウンドに関しては、先行研究 [37]で 4MeV以下の事

象に対して方向分布解析が行われた。その結果 +Z方向に走るイベントが多いことがわかっ

た。これは、µ-PICから放出される α線を仮定することで説明された。

µ-PIC からのバックグラウンドを理解するにあたり、µ-PIC の構造が重要となる。図

4.19に検出器の構造を示す。µ-PICは 800µmのポリイミドを 100µmのポリイミドでプレ

スした構造になっている。図の緑の拡大部分がそれに対応する。ポリイミド 100µmの外側

にあるオレンジの部分は電極を示す。図中の gap eventは µ-PICからの α線が GEMより

下までしか走らず GEM の増幅を受けないイベント、TPC event は µ-PIC からの α 線が

GEMより上まで走り GEMの増幅を受けるイベントを示す。U/Th系列原子核の崩壊から

生成される α線は、SRIM(Stopping and Range of Ions in Matter)を用いてポリイミド中

でのエネルギー損失を計算したところ、ポリイミド 100µmを通過出来ないことが確認され

ている [36]。そのため、ポリイミド 100µm 部分に含まれる U/Th 放射性不純物が重要な

バックグラウンド源となる。
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図 4.19: 検出器の構造 [36]

この不純物を定量的に評価するために µ-PICに含まれる放射性不純物の量が測定された。

測定から、µ-PICのポリイミド部分に含まれるガラス繊維が主な U/Th放射性物質源であ

るとわかった。さらにこの結果を用いて µ-PICからのバックグラウンドとなる α線がどの

ようなエネルギースペクトルで検出されるかシミュレーションが行われた。シミュレーショ

ンにおいて発生させる α線は図 4.19中拡大図オレンジの網掛け部分 tから発生させた。こ

のシミュレーション結果を図 4.20に示す。図の黒は roundness cutを外した RUN14の結

果、紫がシミュレーションにより見積もられたイベントを示す。
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図 4.20: シミュレーションにより予想されるエネルギースペクトル [36]

この結果から、µ-PICの主なバックグラウンド源は、ポリイミド中に含まれるガラス繊維

であることがわかった。しかし、形状の不定性に起因する見積もりのエラーも大きいため、

まだ未知のバックグラウンド源がある可能性が残っている現状である。

■ 低 αµ-PICの開発

放射性不純物含有量の測定およびシミュレーションから、現在 NEWAGEの主要なバッ

クグラウンドはポリイミド 100µm 部分中のガラス繊維に含まれる U/Th 系列の崩壊によ

り生じる α線であることがわかった。バックグラウンド低減のため、ポリイミド 100µm部

分の U/Th含有量 1/100 以下の材料を用いた µ-PICが新たに製作された。これを以下では

低 αµ-PICと呼ぶ。

現在、低 αµ-PICの性能評価が続けられている。先行研究では、µ-PICからの U/Th系

列放射性不純物を特定し、削減した一方で、まだ未知なるバックグラウンド源の可能性も示

唆された。そこで、本研究では物質表面からの α線を測定する検出器の開発も行った。この

研究は新学術領域「宇宙の歴史をひもとく地下素粒子原子核研究」の D01極低放射能技術

による宇宙素粒子研究の高感度化分野の一つとして行った。研究目標は現行の µ-PICと低

αµ-PICのバックグラウンドを測定し評価すること、および様々なサンプルを測定すること

によって未知なるバックグラウンド源を発見することなどを目的としている。この研究の詳

細は第 6章で詳しく述べる。

4.3.3 中性子バックグラウンド

中性子は物質の原子核と弾性散乱するので、原子核反跳イベントのバックグラウンドとな

り得る。このバックグラウンドは、中性子と原子核との弾性散乱により生じ、WIMPによ
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る原子核の弾性散乱と原理的に区別出来ない。ここでは中性子の分類および発生原理につい

て説明し、その後神岡地下実験施設における中性子フラックスの先行研究について述べる。

■ 中性子の分類

中性子は運動エネルギーにより熱中性子と熱以外の中性子に分類できる。

熱中性子

0.5 eV以下の運動エネルギーを持つ中性子は熱中性子と呼ばれる。熱中性子は、物質と熱

平衡状態に達しており、そのエネルギー分布はマクスウェル・ボルツマン分布となる。常温

でのエネルギー分布のピークは 0.025 eVであり、その速度は 2189m/sである。

熱以外の中性子

0.5 eV以上の運動エネルギーを持つ中性子は熱以外の中性子と呼ばれる。また、その中で

も特に 500 keV 以上の運動エネルギーを持つ中性子は高速中性子と呼ばれる。核分裂、核

反応によって生成される中性子はすべて高速中性子であり、通常、数 MeV の運動エネル

ギーを持つ。熱以外の中性子は媒質中の原子核による散乱のため減速され、熱中性子とな

る。H2O、D2O、グラファイトなどが、熱化のための減速材としてよく利用される。

■ 中性子発生原理

中性子は生成される場所により、環境中性子と環境以外の中性子に分類出来る。

環境中性子

実験装置以外から発生する中性子を環境中性子と呼ぶ。神岡地下実験施設での環境中性子

の発生源としては次の３つが考えられる。

• 岩盤に含まれる U/Th系列の放射性物質が核分裂するときに放出される高速中性子

• 岩盤に含まれる U/Th系列の放射性物質が崩壊するときに放出される α粒子を、岩

盤物質が (α、n)反応で吸収することによって放出される高速中性子

• 宇宙線ミューオンによる岩盤物質の原子核破砕によって放出される高速中性子

環境以外の中性子

実験装置内部から発生する中性子を環境以外の中性子と呼ぶ。神岡地下実験施設での環境

以外の中性子の発生源としては次の３つが考えられる
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• 検出器材料に含まれる U/Th 系列の放射性物質が核分裂をするときに放出される高

速中性子

• 検出器材料に含まれる U/Th系列の放射性物質が崩壊するときに放出される α粒子

を、検出器材料が (α、n)反応で吸収することによって放出される高速中性子

• 宇宙線ミューオンによる検出器材料の原子核破砕によって放出される高速中性子

■ 中性子フラックス測定の先行研究

神岡地下実験施設における中性子フラックスの測定は過去に 2回行われており、1994年

に大谷氏、2004年に南野氏が 3He比例計数管を用いて測定している。先行研究の結果を表

4.1に示す [78]。単位は（n cm−2 s−1）、誤差は統計誤差のみ考慮している。

場所 熱中性子 熱以外の中性子

南野氏の測定 [78]

神岡地下鉱山内（2700m.w.e） 8.26(± 0.58) × 10−6 1.15(± 0.12) × 10−5

神岡鉱山内遮蔽体中 <4.80 × 10−7 (95%C.L.) <3.42 × 10−6 (95.45%C.L.)

大谷氏の測定 [79]

地上（本郷キャンパス） 1.4 × 10−3 1.2 × 10−2

神岡鉱山内（2700m.w.e） 1.4 × 10−5 2.8 × 10−5

表 4.1: 中性子フラックスの先行研究結果

先行研究では、表 4.1のように、熱中性子、熱以外の中性子に対してそのエネルギー範囲

における環境中性子フラックスが得られている。この測定値を用いて、バックグラウンドを

見積もっている。図 4.21に神岡地下実験施設で予想される中性子エネルギースペクトルを

示す。
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図 4.21: 神岡地下実験施設で予想される中性子エネルギースペクトル [37]

この中性子フラックスの場合、NEWAGE検出器で観測される中性子のエネルギースペク

トルを図 4.22に示す。

keV
0 1000 2000 3000 4000 5000 6000 7000 8000 900010000

/s
ec

2
co
un
ts
/k
eV
/c
m

-910

-810

-710

Figure 6.2.3: Estimated flux of environmental fast neutrons in Kamioka mine.

keV
0 50 100 150 200 250 300 350 400

co
un
ts
/k
eV
/k
g/
da
ys

-210

-110

Figure 6.2.4: Estimated energy spectrum of nuclei recoiled by environmental neutrons. The estimated
event rate at 50− 60 keV is 0.3 counts/keV/kg/days.

108

図 4.22: NEWAGE検出器で予想される中性子エネルギースペクトル [37]

中性子バックグラウンドと γ 線バックグラウンドの比較を図 4.23に示す。図中の黒は全

てのカットを行った RUN14の結果、灰色は roundness cutのみ外した RUN14の結果、赤

は γ 線バックグラウンド、青は中性子バックグラウンドを示す。
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50 keV∼100 keVでは、環境 γ 線によるバックグラウンドが多いことがわかる。γ 線によ

る電子反跳事象と中性子や暗黒物質による原子核反跳事象とは異なり、4.1.2節で述べた事

象選別の改良によりガンマ線バックグラウンドは低減の余地がある。このことを考慮すると

4.3.2節の α線バックグラウンドが削減された後、最終的にバックグラウンドとして残るも

のは中性子バックグラウンドであると考えることが言える。現在、ある程度の中性子バック

グラウンドの見積もりは行われているものの、神岡地下実験室における中性子フラックスは

エネルギー依存性が正確に測定されていないため、その見積もりも改善の余地がある。中性

子のエネルギー及び量について正確に把握するために、神岡地下実験施設 LAB-Bでの中性

子フラックスの測定及びエネルギースペクトルの取得を目的として研究を行った。この研究

の詳細は 5章で述べる。
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5 環境中性子フラックスの測定

5.1 3He比例計数管

5.1.1 3He比例計数管の原理
3He比例係数管は中性子測定に広く用いられている。3Heは熱中性子を捕獲して、式 (5.1)

のように陽子と三重水素原子核（トリトン）に崩壊する。

3He + n→ p + T (5.1)

3Heと中性子との反応はエネルギー依存性がある。その関係を図 5.1に示す。中でも熱中性

子に対して非常に反応断面積が大きく、代表的な熱中性子（Energy = 2.5×10−8 MeV）に

対して 5333 barnとなる。
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図 5.1: 3Heと中性子との反応断面積 [80]

この反応の Q値は 764 keVで、陽子とトリトンがそれぞれ 573 keVと 191 keVの運動エ

ネルギーを持って生成される。この陽子とトリトンは比例計数管内で 3He ガスをイオン化

させながらエネルギーを失う。その時に生成された電子を陽極線に引き寄せ、周りの強い電

場で増幅し電荷として読み出す。

5.1.2 3He比例計数管での壁際効果
3Heの捕獲は Q値 764 keVなので、得られるエネルギースペクトルは 764 keVにピーク

を持ったものになることが予想される。しかし、実際は図 5.2のような分布になる。これは

生成された陽子とトリトンが検出器内でエネルギーを失う時、反応が検出器の壁際で起きる
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と全エネルギーを落とさずに検出器壁面と衝突してしまうことがあるためである。これは壁

際効果と呼ばれ、図 5.2のように低エネルギー側に尾をひいたような分布になる。

図 5.2: 3He比例計数管での壁際効果 [81]

5.1.3 3He比例計数管を用いた熱以外の中性子の測定
3He比例計数管は熱中性子測定に非常に適した検出器である。しかし今回は、熱中性子よ

りも大きいエネルギーエネルギーを持った中性子も測定したい。そこで、3He比例計数管の

周りにポリエチレンの減速材を被せ、熱以外の中性子を減速させることにより 3He比例計

数管で測定出来るようにした。

5.2 検出器とデータ収集系

5.2.1 検出器

本研究で用いた 3He 比例計数管を図 5.3 に示す。この 3He 比例計数管は Reuter-Stokes

社モデル番号 P4-1618-203 である。10 気圧の 3He が封入してあり、直径 5.18 cm、全長

38 cm で、検出器の外壁は SUS304、動作電圧 1300V である。図 5.4 は用いたポリエチレ

ンの減速材である。直径 18.18 cm、全長 51 cm、厚さ 6.5 cmで内部に 3He比例計数管を挿

入し、ネジで固定出来るようになっている。
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図 5.3: 3He比例計数管 P4-1618-203

図 5.4: 減速材ポリエチレン

5.2.2 データ収集系

図 5.5に用いたデータ収集システムの写真、図 5.6にデータ収集系のダイアグラムを示す。

本研究では、3He比例計数管からの信号のピークの値を PHADC(豊伸電子 v006)で取得す

るシステムを構築した。PHADC は 8 ch、ダイナミックレンジ 4V、14ビット、入力イン

ピーダンス 1 kΩである。
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図 5.6: データ収集系

5.2.3 事象選択効率の見積もり

神岡地下実験施設 LAB-Bにおいて 252Cf線源を用いて実際に取得されたエネルギースペ

クトルを図 5.7に示す。壁際効果による 573 keVのピークは見えにくいが、右の一番大きい

ピークが 764 keV、左側でイベント数が急激に落ちている部分が 191 keVのピークになって

おり、壁際効果は確認出来る。
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図 5.7: 252Cf線源を用いて取得したエネルギースペクトル

本研究では、189.9 keVから 843.8 keVまでを中性子イベントと定義し、この範囲の事象

数を Ctotal とした。一方、計数率の少ない計測においては、189.9 keV から 423.9 keV ま

での領域に外部放射線や回路由来のノイズイベントが入ってくるため、解析には用いない

こととした。解析には残りの 423.9 keVから 843.8 keVの事象数を Cpartial として用いた。
252Cfを用いてε= Cpartial/Ctotal を決定した。環境中性子測定では事象選択効率εおよ

び測定時間 T live を用いて、式 (5.2)のように単位時間あたりの中性子数 R [n s−1]を算出し

た。増幅率の変動によるεの変動は後に系統誤差で評価する。

R [n s−1 ] =
Cpartial

ε× Tlive
(5.2)

5.3 シミュレーション

5.1.1節でも述べたように 3Heと中性子との反応断面積は大きなエネルギー依存性を持つ

ため、測定された反応数からフラックスを見積もるのは非常に難しい。先行研究では、検出

器付属の熱中性子感度のスペックシートがあったが、本研究で用いた 3He 比例計数管は熱

中性子感度の入手が叶わなかった。そのため、本研究ではシミュレーションソフトを用い

て、反応数からフラックスへの検出器の校正係数を見積もるという方針を立てた。

5.3.1 シミュレーションを用いた校正係数の見積もり

二つのシミュレーションソフトを用いた。一つは放射線の粒子反応をシミュレーションす

るために開発され高エネルギー物理学の分野で幅広く用いられている Geant4[82][83][84]。

もう一つは、多様な放射線の挙動を解析可能な汎用モンテカルロ計算コードであり、加速

器遮蔽設計、医学物理計算などの幅広い分野で利用されている PHITS[85]である。二つの
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シミュレーションソフトを用い、ジオメトリの定義 5.3.2節、エネルギースペクトルの仮定

5.3.3 節、中性子の方向分布の定義 5.3.4 節という手順で行った。Geant4 でのシミュレー

ション条件、PHITSでのシミュレーション条件を以下に記す。

■ Geant4

• バージョン Geant4.9.2.p04

• モデル Neutron High Precision Models

• 断面積データライブラリ G4NDL-3.13

■ PHITS

• バージョン PHITS2.85

• 計算方法 Event Generator Mode

• 断面積データライブラリ JENDL-4.0

Geant4と PHITSで用いている断面積データライブラリの名前が違うが、数値データは

ほぼ同様のものである。

5.3.2 ジオメトリ

ジオメトリでは 3Heガス、検出器外壁 SUS304、減速材ポリエチレンを定義した。図 5.8

に示す。

71



(a) Geant4における Helium3部分

File = 3dshow.out Check geometry using [T-3dshow] tally Date = 15:54 14-Jan-201

plotted by ANGEL 4.35 calculated by PHITS 2.8
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(b) PHITSにおける Helium3部分

(c) Geant4における SUS部分

File = 3dshow.out Check geometry using [T-3dshow] tally Date = 15:56 14-Jan-201
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(d) PHITSにおける SUS部分

(e) Geant4におけるポリエチレン部分

File = 3dshow.out Check geometry using [T-3dshow] tally Date = 16:19 14-Jan-201

plotted by ANGEL 4.35 calculated by PHITS 2.8
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(f) PHITSにおけるポリエチレン部分

図 5.8

シミュレーションを行うにあたって、図 5.8a、及び図 5.8bで定義した 3Heガスに対し、

固定エネルギーの中性子の照射を行い、Geant4 と PHITS の挙動が一致するか確認した。

1meVから 10MeVまで 1桁ずつエネルギーを変化させて円柱型の 3Heガスボリュームの

底面からもう片方の底面向かって垂直に 104 発入射させた。その結果 Geant4と PHITSで
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反応数が一致することを確認した。その結果を図 5.9に示す。図 5.9aの横軸は入射中性子

のエネルギー [MeV]、縦軸は 3Heガスボリューム内で反応した中性子の数である。図 5.9b

の横軸は入射中性子のエネルギー [MeV]、縦軸は 3Heガスボリューム内で反応した中性子

の数と JENDL-4.0 からの反応断面積を用いて手計算して得られた中性子反応数との比で

ある。
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図 5.9: Geant4と PHITSの挙動確認

5.3.3 エネルギースペクトルの仮定

このシミュレーションでは、発生させる中性子のエネルギースペクトルを仮定する必要が

ある。ここで地上と地下における中性子の主な発生機構を整理しておく。地上では、宇宙線

が支配的であり、高エネルギー宇宙線からの二次宇宙線として発生する中性子が多い。しか

し、地下では宇宙線が減少するため、岩盤に含まれる U/Th放射性物質起源の α線が（α,n）

反応によって放出する中性子が支配的になる。今後、エネルギースペクトルを議論する上で

必要となるパラメータを以下で定義する。

■ 本研究で用いるパラメータの定義

• 総中性子フラックス : Φ

• 微分中性子 :
dϕ(E)

dE

• 規格化された中性子 :
dψ(E)

dE = 1
Φ × dϕ(E)

dE

また、本研究で対象とする中性子のエネルギーは 1meVから 10MeVであり、今後はこ

のエネルギー領域について議論する。

本研究では地上の中性子に対し二種類の方法でスペクトルを仮定した。一つ目は参考文献

[86]を参考にした中性子エネルギースペクトル仮定であり、もう一つは大気中の宇宙線計算
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ソフト EXPACSを用いたエネルギースペクトルの仮定である。図 5.10 に参考文献で記述

されている地上での中性子エネルギースペクトルの測定結果
dϕsurf

(E),G

dE を示す。図の横軸は中

性子のエネルギー [MeV]を示し、縦軸はエネルギー × dϕsurf
(E),G

dE [n cm−2 s−1]を示す。参考

文献にはプロットされた数値データの記述はなかったので、PlotDigitizer というソフトを

用いて画像から数値データを得た。
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Fig. 4. Neutron spectrum measured on the roof of the IBM T. J. Watson
Research Center in Yorktown Heights, NY.

the resolution of the spectrometer, and it appears in the mea-
sured spectrum because it is present in the calculated spectrum
[26], [27] used as the default spectrum for the unfolding.

The representation of the neutron spectrum in Fig. 4 is stan-
dard in the field of radiation protection, but not in the literature
on SEUs or cosmic-ray physics. It is conceptually simpler to plot

, but for neutrons, that typically requires a log-log plot
covering many orders of magnitude on both axes, making details
difficult to see. The large range of neutron stems from
its characteristic dependence when neutrons slow down in
a scattering medium. is relatively flat and can be
plotted on a linear scale. is mathematically identical
to . In a plot of against , equal
areas under the spectrum in different energy regions represent
equal integral fluxes. In Fig. 4, it is visually apparent that about
30% of the neutron flux in the measured spectrum is at energies
above 10 MeV.

The total neutron flux at this location was 0.0134 ,
which is 6% higher than an earlier measurement by Goldhagen
et al. at sea level in Hampton, VA, and about 250 times lower
than the flux measured on an airplane at 12 km altitude over
Oakland, CA [14].

B. Trends in the Neutron Flux

The intensity of cosmic-ray induced neutrons (and other sec-
ondary cosmic radiation) in the atmosphere varies with altitude,
location in the geomagnetic field, and solar magnetic activity
[17]–[20]. Atmospheric shielding at a given altitude is deter-
mined by the mass thickness per unit area of the air above,
called atmospheric depth. The geomagnetic field deflects low-
momentum primary cosmic particles back into space, lowering
the neutron flux produced in the atmosphere. The minimum
momentum per unit charge (magnetic rigidity) that an incident
(often, vertically incident) particle can have and still reach a
given location above the earth is called the geomagnetic cutoff
rigidity (cutoff) for that point. The varying magnetic field car-
ried outward from the sun by the solar wind plasma that per-
meates the solar system also reduces the cosmic-ray intensity at
earth. This solar modulation has been measured for decades by a
number of neutron monitors on the ground at various locations,

[30]–[32] for example. The cosmic-ray induced neutron flux is
highest when solar activity is at a minimum (solar minimum),
and lowest during solar maximum.

As will be shown below, the shape of the outdoor ground-
level neutron spectrum above 5 MeV does not change signifi-
cantly with altitude, cutoff, or solar modulation. To account for
the effects of these variables on the total flux, the neutron flu-
ence rate spectrum outdoors at any location can be expressed as
follows:

(3)

where is the fluence rate spectrum at a reference
location (e.g., New York City at sea level and mid-value solar
modulation), is the atmospheric depth, is the vertical geo-
magnetic cutoff rigidity, is the relative count rate of a neutron
monitor measuring solar modulation, is a function de-
scribing the dependence on altitude (i.e., on atmospheric depth)
and is a function describing the dependence on
geomagnetic location and solar modulation (and also depth). At-
mospheric depth is given by , where is the barometric
pressure and is the acceleration of gravity. Vertical cutoff de-
pends primarily on the horizontal component of the earth’s mag-
netic field. It is near zero at the poles and has a maximum of 15
to 17 GV at the equator. (GV is a unit of rigidity, GeV is a unit
of energy.) Consequently, the cosmic-ray induced neutron flux
is higher at the poles and lower at the equator. Values of for
cosmic rays reaching the atmosphere have been calculated by
Shea and Smart [33] for a grid of locations covering the globe
and updated for the Federal Aviation Administration [34].

In (3), the main altitude dependence is exponential attenua-
tion

(4)

where is the atmospheric depth at sea
level, and is the effective attenuation length
in the atmosphere for neutrons above 10 MeV, as determined by
the fit to the data described below. varied by almost a factor
of 15 from sea level to the 3450 m altitude of the measurement
site at Climax, CO,—a far larger variation than the global varia-
tion with cutoff, which is about a factor of 2 from equator to pole
at sea level, and 3 at the highest inhabited altitudes. Solar mod-
ulation is smaller still, about a 25% decrease from maximum
to minimum recorded monthly-averaged rates at polar locations
near sea level (McMurdo and Oulu neutron monitors [30], [31])
and 7% at the equator, and 30% to 12% for polar and equa-
torial sites at high elevations (Climax and Huancayo-Haleakala
monitors [32]).

The function in (3) is a depth-dependent
Dorman function developed by Dorman and Yanke and param-
eterized by Belov, Struminsky, and Yanke (BSY) to describe the
location dependence of ground neutron monitor rates in terms
of cutoff and barometric pressure [35], [36]. It has the general
form

(5)

図 5.10: 地上で測定された中性子のエネルギースペクトル [86]

図 5.11bに EXPACSを用いて計算した中性子のエネルギースペクトルを示す。
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(a) EXPACS条件 (b) EXPACSで計算された中性子のエネルギース
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図 5.11: EXPACSの条件および中性子エネルギースペクトル

■ 地上のエネルギースペクトル
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参考文献 [86] より得たエネルギースペクトルの形状を
dϕsurf

(E),G

dE と表し、図 5.12 に示す。

図 5.12aは横軸エネルギー [MeV]、縦軸はエネルギー × dϕsurf
(E),G

dE [n cm−2 s−1]である。図

5.12bは横軸エネルギー [MeV]、縦軸は
dϕsurf

(E),G

dE [n cm−2 s−1 MeV−1]である。以降このス

ペクトルを「スペクトル（Gordon）」として議論する。シミュレーションへのインプットと

しては、エネルギーと
dϕsurf

(E),G

dE を用いる。付録 Aにシミュレーションへのインプットとして

用いた数値データを示す。
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図 5.12: 地上のエネルギースペクトル

ここで、得られた
dϕsurf

(E),G

dE を 1meV∼10MeVで積分すると Φsurf
G = 9.90× 10−3[n cm−2

s−1] となる。すなわち
dψsurf

(E),G

dE = 1
9.90×10−3 × dϕsurf

(E),G

dE と表すことが出来る。一方、EX-

PACS を用いたエネルギースペクトルは、計算ソフトから出力されるエネルギー [MeV]

および
dϕsurf

(E),EXPA

dE [n cm−2 s−1 MeV−1] をそのままインプット数値として用いた。以降

このスペクトルを「スペクトル（EXPACS）」として議論する。この得られた
dϕsurf

(E),EXPA

dE

を 1meV∼10MeV で積分すると Φsurf
EXPA = 5.02 × 10−3[n cm−2 s−1] となる。すなわち

dψsurf
(E),EXPA

dE = 1
5.02×10−3 ×

dϕsurf
(E),EXPA

dE と表すことが出来る。図 5.13に規格化したそれぞれの

スペクトルを示す。
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図 5.13: 規格化した地上の中性子エネルギースペクトル

これらのエネルギースペクトルにおいて全体に対する 1meV∼0.5 eV の領域の中性子が

熱中性子の割合になる。全体を 1とした時の熱中性子の割合を fth、熱以外の中性子の割合

を fnon th とすると Gordon、EXPACSとして仮定したエネルギースペクトルにおいて fth、

fnon th は表 5.1のようになる。

スペクトル形状 fth fnon th

スペクトル（Gordon） 0.219 0.781

スペクトル（EXPACS） 0.304 0.696

表 5.1: 地上の熱中性子と熱以外の中性子の比

■ 地下のエネルギースペクトル

地下での中性子エネルギースペクトルの形は地上のものとは異なる。低エネルギー側では

ボルツマン分布になり、次のような条件下では、エネルギーがある程度大きくなると A/E

則（Aは定数）に従うと知られている。

• 無限の減速材中に中性子源が一様に分布している
• 減速材中での吸収は少ない

山の中にある神岡地下実験施設は、岩盤が無限な減速材として十分な働きをしており、水分

を少ししか含まない岩盤では中性子の吸収も少ない。すなわち、上の条件を満たしていると

言える。よってエネルギーがある程度大きくなると A/E の形に従うと仮定する。この特徴

を利用し、今回は二種類の方法で中性子エネルギースペクトルを仮定した。
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　まず、一つ目の手法は、A/E に従う領域では energy × dϕ(E)

dE が一定になることを利用

し、参考文献 [86]の数値データから傾きが最小となるエネルギーを定めた。そのエネルギー

は 4.12×10−1 eVとなり、それより大きいエネルギー範囲の中性子エネルギースペクトルは

A/E とした。この手法によって定義したエネルギースペクトルを
dϕUG

(E),G

dE と表し、図 5.14

に示した。図 5.14aの横軸はエネルギー [MeV]、縦軸はエネルギー ×dϕUG
(E),G

dE [n cm−2s−1]

である。図 5.14bの横軸はエネルギー [MeV]、縦軸は
dϕUG

(E),G

dE [n cm−2s−1MeV−1]である。

以降このスペクトルを「スペクトル（Gordon + 1
E）」として議論する。
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図 5.14: 地下のエネルギースペクトル

ここで、得られた
dϕUG

(E),G

dE を 1meV∼10MeV で積分すると ΦUG
G = 5.92 × 10−3[n cm−2

s−1]となる。すなわち
dψUG

(E),G

dE = 1
5.92×10−3 × dϕUG

(E),G

dE と表すことが出来る。

また、もう一つの手法は理想的なボルツマン分布、あるエネルギーの成分を A/E として

接続する。ボルツマン分布と A/E との接続エネルギーは 0.2 eVとした。この手法で用いた
dϕUG

(E),B

dE を式 (5.3)に示す。E=0.2 eVとした時、定数 A=2.06×10−4 となる。この手法に

よって定義したエネルギースペクトルを
dϕUG

(E),B

dE と表し、図 5.15に示した。図 5.15aの横軸

はエネルギー [MeV]、縦軸はエネルギー ×dϕUG
(E),B

dE [n cm−2s−1]である。図 5.15bの横軸は

エネルギー [MeV]、縦軸は
dϕUG

(E),B

dE [n cm−2s−1MeV−1]である。以降このスペクトルを「ス

ペクトル（ボルツマン + 1
E）」として議論する。

dϕUG
(E),B

dE
=

{
4πNv2( m

2πkT )
− 3

2 exp(−mv
2

2kT ) (E ≤ 0.2 eV)
A
E (E > 0.2 eV)

(5.3)
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図 5.15: 地下のエネルギースペクトル

ここで、得られた
dϕUG

(E),B

dE を 1meV∼10MeV で積分すると ΦUG
B = 1.16 × 10−2[n cm−2

s−1]となる。すなわち
dψUG

(E),B

dE = 1
1.16×10−2 × dϕUG

(E),B

dE と表すことが出来る。図 5.16に規格

化したそれぞれのスペクトルを示す。
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図 5.16: 規格化した地下の中性子エネルギースペクトル

地下のエネルギースペクトルにおいても熱中性子の割合 fth、熱以外の中性子の割合

fnon th が定義でき、Gordon+ 1
E、ボルツマン + 1

E として仮定したエネルギースペクトルに

おいてその比は表 5.2のようになる。この比はボルツマン分布と 1
E のスペクトルを仮定し

た場合、接続エネルギーの違いにより大きく変化する。その変化は最終結果の系統誤差とし

て評価した。
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スペクトル形状 fth fnon th

スペクトル（Gordon+ 1
E） 0.366 0.634

スペクトル（ボルツマン + 1
E） 0.690 0.310

表 5.2: 地下の熱中性子と熱以外の中性子の比

5.3.4 中性子の方向分布

中性子の方向分布は全方向から等方的に入射するものとした。これを再現出来る機構とし

て、半径 rの球殻表面から球殻内側法線方向に cosθ=1となるようにθを定義し、cosθで

重み付けし N[n s−1]入射するという方法を取った。ランダムな方向から入射される中性子

のイメージを図 5.17に示す。この時、球殻内部で再現されるフラックス Φ[n cm−2 s−1]を

式 (5.4)に示す。

2016/11/22� ������ ���図 5.17: ランダムな方向から打ち込んだ中性子

Φs [n cm
−2 s−1] =

N

π × r2
(5.4)

5.3.5 シミュレーション条件

本シミュレーションは、5.3.2 節でのジオメトリ、5.3.3 節で仮定した四種類のスペクト

ル、5.3.4 節で定義した方法に従って行った。今回、打ち出し中性子数 N(=108) および球

殻半径 r(= 30 cm)は固定してシミュレーションを行った。この時、Φs =3.54×104[n cm−1

79



s−1]となる。シミュレーションを行った条件を表 5.3にまとめる。

変換係数 PHITS Geant4

α 減速材なし 減速材あり 減速材なし 減速材あり

スペクトル

地 Gordon Gordon Gordon Gordon

上 EXPACS EXPACS EXPACS EXPACS

地 Gordon+ 1
E Gordon+ 1

E Gordon+ 1
E Gordon+ 1

E

下 ボルツマン + 1
E ボルツマン + 1

E ボルツマン + 1
E ボルツマン + 1

E

表 5.3: シミュレーションパラメータ

本シミュレーションでは、Φs のフラックスを再現した時に、3He内部でどれだけ中性子

が反応したかが重要となる。この反応数を Rs [n s−1] とする。この時、再現されているフ

ラックス Φs と反応数 Rs との関係から、反応数を与えるとその時のフラックスに換算する

変換係数 αを式 (5.5)のように定義出来る。

α [(n cm−2s−1)/(n s−1)] ≡ Φs

Rs
(5.5)

この変換係数 αはスペクトルの形状および減速材の有無に依存する数である。

変換係数 PHITS Geant4

α 減速材なし 減速材あり 減速材なし 減速材あり

地 Gordon 2.53× 10−2 2.39× 10−2 2.50× 10−2 2.40× 10−2

上 EXPACS 2.00× 10−2 2.51× 10−2 1.93× 10−2 2.37× 10−2

地 Gordon+ 1
E 1.55× 10−2 2.99× 10−2 1.52× 10−2 2.72× 10−2

下 ボルツマン + 1
E 9.38× 10−3 3.88× 10−2 9.32× 10−3 3.30× 10−2

表 5.4: αのまとめ

5.3.6 中性子エネルギースペクトルの算出

■ 総中性子フラックスの算出

シミュレーションから 3He ガスでの反応数とフラックスの関係が求められた。本研究で

は実験によって得られるイベントレート R[n s−1]と、この変換係数 αを用いて式 (5.6)か

ら総中性子フラックスの測定値を得ることが出来る。

Φm [n cm−2s−1] = α × R (5.6)
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■ 熱 or熱以外の中性子フラックスの算出

本研究においては、減速材を用いない測定で熱中性子、減速材を用いた測定で熱以外の

中性子を測定した。熱中性子の割合 fth と熱以外の中性子の割合 fnon th を用いると、上記

(5.6)式から求められる総フラックス Φに対して、熱中性子の割合 fth あるいは熱以外の中

性子の割合 fnon th をかけたものが測定したい中性子フラックスとなる。これを式 (5.7)お

よび式 (5.8)に示す。

Φm,th = fth × Φm = fth × α ×Rth (5.7)

Φm,non th = fnon th × Φm = fnon th × α ×Rnon th (5.8)

■ 中性子エネルギースペクトルの算出

本研究においては、減速材を用いない測定で熱中性子、減速材を用いた測定で熱以外の中

性子を測定した。測定中性子エネルギースペクトルは式 (5.9)で与えられる。

dϕm,(E)

dE
= Φm ×

dψ(E)

dE
=

{
α ×Rth × 1

Φ × dϕ(E)

dE (1meV ≤ E < 0.5eV)

α ×Rnon th × 1
Φ × dϕ(E)

dE (0.5eV ≤ E)
(5.9)

5.4 測定結果

神戸大学での測定を 5.4.1節で、神岡地下実験施設 LAB-Bでの測定を 5.4.2節で述べる。

5.4.1 神戸大での地上測定

神戸大学で測定した結果をまとめる。

■ 地上（神戸大）の測定パラメータ

図 5.18aに減速材無しの条件下で測定されたエネルギースペクトル、図 5.18bに減速材あ

りの条件下で測定されたエネルギースペクトルを示す。
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図 5.18: 地上（神戸大）での測定エネルギースペクトル

表 5.5に測定時間 T live、解析に用いる取得中性子数 Cpartial、線源 252Cfを用いて定義し

たε、及びこれらの変数を用いて算出した単位時間当たりの中性子数 R[n s−1]をまとめる。

減速材なし 減速材あり

Tlive [days] 1.54 32.29

Cpartial [counts] 14251 110617

ε 0.87 0.85

R [n s−1] 1.23 × 10−1 4.67 × 10−2

表 5.5: 地上（神戸大）での測定結果

地上で測定された単位時間当たりの中性子数 R[n s−1] から式 (5.6) を用いて総フラック

ス Φを算出した。その結果を表 5.6に示す。

総フラックス Φ PHITS Geant4

[n cm−2 s−1] 減速材なし 減速材あり 減速材なし 減速材あり

地上
Gordon 3.10×10−3 1.11×10−3 3.07×10−3 1.12×10−3

EXPACS 2.45×10−3 1.17×10−3 2.37×10−3 1.11×10−3

表 5.6: 地上の総フラックス

■ 地上（神戸大）の中性子フラックス

地上における中性子フラックスは、地上で測定された単位時間当たりの中性子数 R[n s−1]

から式 (5.7)および式 (5.8)を用いて算出した。その結果は表 5.7に示す。単位は [n cm−2

s−1]である。
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スペクトル ソフト 熱中性子 熱以外の中性子

Gordon
PHITS 6.79 × 10−4 8.69 × 10−4

Geant4 6.72 × 10−4 8.75 × 10−4

EXPACS
PHITS 7.44 × 10−4 8.15 × 10−4

Geant4 7.21 × 10-4 7.70 × 10-4

表 5.7: 地上の中性子フラックス

地上の中性子フラックスに関しては、EXPACS で仮定した中性子スペクトルおよび

Geant4のシミュレーションから得られるフラックスを中心値とし、その他の結果から系統

誤差を評価した。本研究で考慮する系統誤差を下に示す。

• 検出器の Gainが 5%変化した時のイベント数の変化

• Geant4と PHITSによるシミュレーション結果の違い

• 仮定した中性子エネルギースペクトルによるシミュレーション結果の違い
• 減速材ありと減速材なしの実験から算出された総フラックスの違い（熱以外の中性子
フラックスに対してのみ）

ここで、4番目の系統誤差は熱以外の中性子に対してのみ考慮した。これは 3He比例計数管

は熱中性子に対する感度が非常に高いため、減速材を用いていない実験からの総フラックス

がより精度の高い実験であると考えたためである。これらの誤差を考慮し、本研究では地上

の熱中性子および熱以外の中性子フラックスを算出した。その結果を表 5.8に示す。

熱中性子 熱以外の中性子

Φm [n cm−2 s−1] 7.21 (± 0.06 +0.55
−0.55) × 10−4 7.70 (± 0.02 +9.81

−4.33) × 10−4

表 5.8: 地上（神戸大）での中性子フラックス研究結果

■ 地上（神戸大）の中性子エネルギースペクトル

式 (5.9) から中性子エネルギースペクトルが算出出来る。図 5.19 に地上の中性子エネル

ギースペクトル測定結果を示す。紫のエラーバンド付きのものが本研究結果、黒のエラー

バー付きのものは大谷氏による東大本郷キャンパスでの過去の測定結果を表している。図

5.19a は縦軸 dϕm

dE [n cm−2 s−1 MeV−1]、横軸 energy[MeV]、縦軸横軸共に log 表示であ

る。図 5.19b は縦軸 energy × dϕm

dE [n cm−2 s−1 ]、横軸 energy[MeV]、縦軸横軸共に log

表示である。図 5.19cは熱中性子（1meV∼0.5 eV）の dϕm

dE を表す。縦軸
dϕm

dE [n cm−2 s−1

MeV−1]、横軸 energy[MeV]、縦軸横軸共にリニア表示である。図 5.19dは熱以外の中性子
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（0.5 eV∼10MeV）の dϕm

dE を表す。縦軸
dϕm

dE [n cm−2 s−1 MeV−1]、横軸 energy[MeV]、縦

軸横軸共にリニア表示である。
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図 5.19: 地上（神戸大）の中性子エネルギースペクトル研究結果

5.4.2 神岡での地下測定

神岡地下実験施設 LAB-Bで測定した結果をまとめる。

■ 地下（LAB-B）の測定パラメータ

図 5.20aに減速材無しの条件下で測定されたエネルギースペクトル、図 5.20bに減速材あ

りの条件下で測定されたエネルギースペクトルを示す。
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図 5.20: 神岡地下実験施設 LAB-Bでの測定エネルギースペクトル

表 5.9に測定時間 T live、解析に用いる取得中性子数 Cpartial、線源 252Cfを用いて定義し

たε、及びこれらの変数を用いて算出した単位時間当たりの中性子数 R[n s−1]をまとめる。

減速材なし 減速材あり

Tlive [days] 15.70 15.88

Cpartial [counts] 1748 652

ε 0.87 0.87

R [n s−1] 1.47 × 10−3 5.34 × 10−4

表 5.9: 神岡地下実験施設 LAB-Bでの測定結果実験データ
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地下で測定された単位時間当たりの中性子数 R[n s−1] から式 (5.6) を用いて総フラック

ス Φを算出した。その結果を表 5.10に示す。

総フラックス Φ PHITS Geant4

[n cm−2 s−1] 減速材なし 減速材あり 減速材なし 減速材あり

地下
Gordon+ 1

E 2.29×10−5 1.60×10−5 2.24×10−5 1.45×10−5

ボルツマン + 1
E 1.38×10−5 2.07×10−5 1.37×10−5 1.76×10−5

表 5.10: 地下の総フラックス

■ 地下（LAB-B）の中性子フラックス

地下における中性子フラックスは、地下で測定された単位時間当たりの中性子数 R[n s−1]

から式 (5.7)および式 (5.8)を用いて算出した。その結果を表 5.11に示す。単位は [n cm−2

s−1]である。

スペクトル ソフト 熱中性子 熱以外の中性子

Gordon+ 1
E

PHITS 8.38 × 10−6 1.01 × 10−5

Geant4 8.21 × 10−6 9.21 × 10−6

ボルツマン + 1
E

PHITS 9.54 × 10−6 6.42 × 10−6

Geant4 9.48 × 10-6 5.47 × 10-6

表 5.11: 地下の中性子フラックス

地下の中性子フラックスに関しては、ボルツマン分布 + 1
E で仮定した中性子スペクトル

および Geant4のシミュレーションから得られるフラックスを中心値とし、その他の結果か

ら系統誤差を評価した。本研究で考慮する系統誤差を下に示す。

• 検出器の Gainが 5%変化した時のイベント数の変化

• Geant4と PHITSによるシミュレーション結果の違い

• 仮定した中性子エネルギースペクトルによるシミュレーション結果の違い
• 仮定した中性子エネルギースペクトルにおけるボルツマン分布と 1

E の接続エネル

ギーの違い

• 減速材ありと減速材なしの実験から算出された総フラックスの違い（熱以外の中性子
フラックスに対してのみ）

ここで、5番目の系統誤差は熱以外の中性子に対してのみ考慮した。これは地上の中性子フ

ラックスの議論をした際と同様の理由である。これらの誤差を考慮し、本研究では地下の熱
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中性子および熱以外の中性子フラックスを算出した。その結果を表 5.12に示す。

熱中性子 熱以外の中性子

Φm [n cm−2 s−1] 9.48 (± 0.23 +2.03
−3.20) × 10−6 5.47 (± 0.21 +7.30

−5.04) × 10−6

表 5.12: 地下（LAB-B）での中性子フラックス研究結果

■ 地下（LAB-B）の中性子エネルギースペクトル

式 (5.9) から中性子エネルギースペクトルが算出出来る。図 5.21 に地下の中性子エ

ネルギースペクトル測定結果を示す。青のエラーバンド付きのものが本研究結果、黒の

エラーバー付きのものは大谷氏による過去の結果、赤のエラーバー付きのものは南野氏

による過去の測定結果を表している。図 5.21a は縦軸 dϕm

dE [n cm−2 s−1 MeV−1]、横軸

energy[MeV]、縦軸横軸共に log表示である。図 5.21bは縦軸 energy× dϕm

dE [n cm−2 s−1 ]、

横軸 energy[MeV]、縦軸横軸共に log表示である。図 5.21cは熱中性子（1meV∼0.5 eV）の
dϕm

dE を表す。縦軸
dϕm

dE [n cm−2 s−1 MeV−1]、横軸 energy[MeV]、縦軸横軸共にリニア表示

である。図 5.21dは熱以外の中性子（0.5 eV∼10MeV）の dϕm

dE を表す。縦軸
dϕm

dE [n cm−2

s−1 MeV−1]、横軸 energy[MeV]、縦軸横軸共にリニア表示である。
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図 5.21: 神岡地下実験施設 LAB-Bでの中性子エネルギースペクトル

5.4.3 先行研究との比較

本研究結果と先行研究の結果を比較するために、結果の中性子フラックスを表 5.13にま

とめる [78]。単位は [n cm−2 s−1]である。大谷氏の結果は誤差無し、南野氏の結果は統計誤

差のみ考慮している。本研究の結果はボルツマン分布 + 1
E のスペクトルを仮定し、Geant4

を用いて算出した値を中心値として他の結果を系統誤差に入れている。
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　 フラックス ϕ 　 熱中性子 熱以外の中性子

地上（神戸大）

ϕm [n cm−2 s−1] 7.21 (± 0.06 +0.55
−0.55) × 10−4 7.70 (± 0.02 +9.81

−4.33) × 10−4

神岡地下実験施設 LAB-B

スペクトル（ボルツマン + 1
E） 9.48 (± 0.23 +2.03

−3.20) × 10−6 5.47 (± 0.21 +7.30
−5.01) × 10−6

南野氏の測定

神岡地下鉱山内（2700m.w.e） 8.26(± 0.58) × 10−6 1.15(± 0.12) × 10−5

神岡鉱山内遮蔽体中 <4.80 × 10−7 (95%C.L.) <3.42 × 10−6 (95.45%C.L.)

大谷氏の測定

地上（本郷キャンパス） 1.4 × 10−3 1.2 × 10−2

神岡鉱山内（2700m.w.e） 1.4 × 10−5 2.8 × 10−5

表 5.13: 中性子フラックスの先行研究との比較

5.5 NEWAGE-0.3b’検出器で期待される中性子バックグラウンド

本研究で測定した神岡地下実験施設 LAB-B での中性子フラックスから NEWAGE 実験

におけるバックグラウンドを見積った。このシミュレーションは PHITSを用いて行った。

図 5.22にこの見積もりのために作成した簡単な NEWAGE検出器を示す。外部に 5mmの

厚さの SUS304、ドリフトケージには厚さ 1.25 cm の PEEK、ドリフトプレーンには厚さ

2mm の銅、ケージの周りは厚さ 1 cm の PEEK のカバー、ドリフトプレーンの上は厚さ

5mmの PEEKカバー、その他内部は 0.1気圧の CF4 を満たした。µ-PICや GEMなどの

読み出し部分付近は今回ジオメトリに組み込んでいない。図中のボリューム内に記されてい

る数字はボリュームナンバーであり各数字のボリュームに物質が定義されている、101は真

空部分、102,103,107,110は CF4 ガス、104は銅、105,106,108は PEEKである。103は検

出器キャリブレーションのために検出器内に実装されているボロン部分を再現している。
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図 5.22: NEWAGE-0.3b’のジオメトリ

用意したジオメトリに 2種類の中性子エネルギースペクトルを仮定して照射した。一つは

ボルツマン分布 + 1
E（2×10−7 MeVで接続）の分布を再現したもの。もう一つは 1

E のみを

再現したものである。この条件のもと NEWAGE検出領域（領域 102）で検出される中性子

による 12Cや 19Fの原子核反跳事象をシミュレートし、中性子に反跳された 12Cや 19Fの

エネルギーを得た。2.2節で議論したように検出されるエネルギーを算出するためにはクエ

ンチング効果を考慮する必要がある。図 5.23に 0.1気圧における 12Cや 19Fのクエンチン

グファクターを示す [37]。シミュレーションから得られた反跳原子核のエネルギーに対して

Fq をかけ、実際に検出されるエネルギーを得た。
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図 5.24: 期待される NEWAGE検出器での中性子バックグランド

図 5.24 にシミュレーションで見積もられた中性子バックグラウンドを示す。図の赤は
12C の反跳によるもの、青は 19F の反跳によるもの、黒はその合計である。誤差は表 5.13

で示す本研究結果の中性子フラックスに対しての統計誤差および系統誤差を考慮している。

NEWAGE-0.3b’ の中性子バックグラウンドは 1
E のエネルギースペクトル分布および中

性子フラックス南野氏測定結果 (2004年)を用いて、以前に Geant4を用いて見積もられて

いる。その結果を図 5.25に示す。

keV
0 1000 2000 3000 4000 5000 6000 7000 8000 900010000

/s
ec

2
co
un
ts
/k
eV
/c
m

-910

-810

-710

Figure 6.2.3: Estimated flux of environmental fast neutrons in Kamioka mine.
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Figure 6.2.4: Estimated energy spectrum of nuclei recoiled by environmental neutrons. The estimated
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図 5.25: 期待される NEWAGE検出器での中性子バックグランドの先行研究結果 [37]

本研究から仮定するエネルギースペクトルの違いで 1桁中性子バックグラウンドレートが

92



変わるという結果が得られた。また先行研究は本研究の結果の間となった。先行研究との結

果を含めて、今後より精度良く中性子バックグラウンドを見積もるためには、詳細な中性子

エネルギースペクトルの情報が不可欠である。

5.6 議論

神岡地下の中性子フラックスに関しては、南野氏 (2004年)の測定と誤差の範囲で一致す

る結果が得られた。しかし、地上の中性子フラックスに関しては大谷氏 (1993年)の測定と

は一致しなかった。先行研究では、熱外の中性子に関しては、検出器データシートの変換係

数を用いていたが、本測定ではデータシートの入手がかなわなかった。そのため、本研究で

はシミュレーションを用いてデータシートに対応する変換係数の見積もりを行った。さらに

中性子エネルギースペクトルの不定性を考慮した系統誤差を初めて評価した。本研究の系統

誤差に関しては、増幅率 5%の変化、Geant4と PHITSの違い、仮定するスペクトルの違

い、減速材ありとなしから算出した総フラックスの違い、1/E との接続による違いを評価

した。

地上での測定に関しては、仮定するスペクトルの違い、減速材ありとなしから算出した総

フラックスの違いが系統誤差の主な原因となることがわかった。地下実験室での測定に関

しては、仮定するスペクトルの違い、減速材ありとなしから算出した総フラックスの違い、

1/Eとの接続による違いが系統誤差の主な原因となることがわかった。このスペクトル形状

の仮定により、熱中性子と熱以外の中性子の割合は大きく変動する。地下実験室について考

えると、ボルツマン分布と 1
E との接続を 0.2 eVにすると fth : fnon th = 0.69 : 0.31、接続

を 0.1 eVにすると fth : fnon th = 0.2 : 0.8、接続を 0.3 eVにすると fth : fnon th = 0.98

: 0.02となる。このように形状を変えるだけでフラックスも大きく変動することになる。今

回はこの変化を系統誤差に入れ評価したが、この fth : fnon th の比に注目すると中性子スペ

クトルの形状に制限をかけることが出来ると考えている。また、より正確なスペクトル情報

を取得するためには中性子のエネルギーを直接測定出来る液体シンチレーターなどを用いた

測定を行う必要があることがわかった。

さらに本研究では NEWAGE検出器における中性子バックグラウンドの見積もりを行っ

た。先行研究の結果との比較を含めて、中性子スペクトルの影響が大きく、バックグラウン

ドの見積もりのためにはさらなる中性子スペクトルの研究が必要であることが確認された。

93



6 表面α検出器の開発

4.3.2節で述べたように、NEWAGE実験では現在 µ-PIC基板のポリイミド部分に補強材

として含まれるガラス繊維由来のU/Th系列放射性不純物が主なバックグラウンドになって

いる。このバックグラウンドを取り除くために、先行研究により新素材を用いた低 αµ-PIC

が製作された。本研究は、従来型 µ-PICと低 αµ-PICから出る α線を直接測定する装置の

開発を目的として行った。また、先行研究により未知のバックグラウンド源の可能性も示唆

されており、本研究で開発する装置は未知のバックグラウンド源の解明も目的としている。

6.1 既存の α線検出器

6.1.1 UltraLo-1800

暗黒物質探索実験の一つに XMASS実験がある。XMASS実験では検出器の製作、輸送、

保管、組立などの各工程で表面に付着する放射性不純物を低減、こうした過程での表面に付

着する不純物を測定するための装置として図 6.1に示す UltraLo-1800が用いられている。

図 6.1: 表面 α線検出器 UltraLo-1800[87]
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6.1.2 UltraLo-1800の原理

この UltraLo-1800 の原理を図 6.2 に示す。この装置は装置下面にサンプル物質を置き、

その物質表面から出てくる α 線による電離で生じる電子を装置内に形成された電場でドリ

フトし読み出すという原理になっている。この装置は非常に低バックグラウンド環境でサン

プルの測定を行うことができ、そのバックグラウンドレートのカタログ値は 10−4[α cm−2

h−1]である。

図 6.2: 表面 α線検出器 UltraLo-1800の原理 [87]

95



6.2 µ-PICを使った α線検出器の原理

本研究では NEWAGE実験で使われている µ-TPCの原理を用いて物質表面からの α線

を測定する装置を開発した。検出原理を図 6.3に示す。図中の紫部分がサンプル物質を置く

穴の開いたドリフトプレーンである。穴の部分にサンプルを置き、その物質表面から出てく

る α線を TPCの原理で測定する。TPCの中には CF4 ガスが 0.2気圧で満たされており、

α線の飛跡に沿ってガスが電離され電子が発生する。この検出器には上下方向に電場がかけ

られており、その電離電子は電場に従い図中下方向にドリフトする。その後、図中の GEM

および µ-PICで増幅され µ-PICの xy方向のストリップで 2次元読み出しされる。

��!
μ"TPC&

μ"PIC&

CF4���

GEM&

α���! 10cm�

10cm�

30cm�

30cm�

図 6.3: µ-TPCを用いた表面 α線検出器

6.3 検出器とデータ収集系

6.3.1 検出器

図 6.4に本研究で用いた装置 NEWAGE-0.3aを示す。図 6.4aは検出器および DAQシス

テムの外観、図 6.4bは NEWAGE-0.3a検出器本体、図 6.4cは検出器のアンプ部分である。
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(a) 検出器外観 (b) 検出器前面

(c) 検出器のアンプ部分

図 6.4: 検出器
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6.3.2 データ収集系

NEWAGE-0.3a の DAQ システムは NEWAGE-0.3b’ の DAQ システムと同様の物を用

いている。第 4章図 4.5に記されている。µ-PICのアノードとカソードそれぞれ 768本の

ストリップから読み出された信号は ASDで処理された後、複数のストリップの信号を足し

合わせた波形を残す「電荷情報」と、情報を二値化して残す「飛跡情報」に分けて記録され

る。電荷情報はカソード信号を足し合わせた波形を 100MHz Flash ADC で記録する。飛

跡情報は位置と全ヒットストリップの ToT を記録する。DAQ のトリガーモードには自己

トリガーモードと外部トリガーモードの２種類がある。自己トリガーモードでは、アノード

768本のストリップを 16チャンネルにグループ化し、そのうちどれかに Hitが来た場合に

トリガーが生成される。

6.4 バックグラウンドレベルの要請

6.4.1 µ-PICからの表面 αの見積もり

従来型の µ-PICおよび低 αµ-PICからの α線を測定するためには、測定対象以下のバッ

クグラウンドレベルで検出器を稼働させる必要がある。そのために従来型の µ-PICおよび

低 αµ-PICそれぞれについて表面 α線のレートを見積もる。

■ 従来型 µ-PICからの表面 αレート

先行研究から従来型の µ-PICに含まれている U/Th系列放射性不純物の量が測定されて

いる。その結果を表 6.1に示す [36]。誤差は統計誤差のみを考慮に入れている。

測定試料 238U中流 [µBq/cm2] 238U上流 [µBq/cm2] 232Th [µBq/cm2]

ポリイミド 100µm部分 68.5± 1.5 66.4± 2.5 102.1± 2.3

表 6.1: µ-PIC単位面積あたりの U/Th[36]

この測定結果から、238Uは上流および中流で放射平衡が成立する。この時、図 2.13から
238Uは 1チェーンで 8個の α線を放出する。この条件下で、238Uからの α線レートを計

算すると式 (6.1)のようになる。

（238Uからのα線）[α cm−2h−1] = (68.5± 1.5)µBq cm−2× 60× 60 [sec h−1]× 8α

= (1.97± 0.04)α cm−2h−1

(6.1)

また、同様に、232Thからの放射平衡も仮定すると図 2.13から 232Thは 1チェーンで 6個
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の α線を放出する。232Thからの α線レートを計算すると式 (6.2)のようになる。

（232Thからのα線）[α cm−2h−1] = (102.1± 1.5)µBq cm−2× 60× 60 [sec h−1]× 6α

= (2.21± 0.05)α cm−2h−1

(6.2)

さらに先行研究によるシミュレーションから発生した α線が µ-PIC中を通り抜けて visible

α となる確率は 238U に関しては 3%、232Th に関しては 4% である [88]。この確率を考

慮すると従来の µ-PIC から予想される表面 α レートは式 (6.3) から 1.46 × 10−1[α cm−2

h−1]と見積もることが出来る。

（表面α）[α cm−2h−1] =
{
(1.91± 0.04)× 3% + (2.21± 0.05)× 4%

}
[α cm−2h−1]

= (1.46± 0.02)× 10−1 [α cm−2h−1]

(6.3)

■ 低 αµ-PICからの表面 αレート

先行研究から低 αµ-PICに含まれている U/Th系列放射性不純物の量が測定されている。

その結果を表 6.2に示す [36]。誤差は統計誤差のみを考慮に入れている。

測定試料 238U中流 [10−6 g/g] 238U上流 [10−6 g/g] 232Th [10−6 g/g]

ポリイミド 100µm部分 (現行の材料) 0.39± 0.01 0.38± 0.01 1.81± 0.04

ポリイミド +エポキシ (新材料) < 2.98× 10−3 < 2.86× 10−2 < 6.77× 10−3

表 6.2: U/Th含有量

低 αµ-PICに関しては U/Thの含有量に上限値で測定値がつけられているので、表面 α

レートも上限値を算出することが出来る。238U系列に関しては、放射性不純物含有量が従

来型と比較して 0.00298/0.39 = 0.76%以下、232Th系列に関しては、放射性不純物含有量

が従来型と比較して 0.00677/1.81 = 0.37%以下であるので、式 (6.4)から期待される表面

αレートは (7.62± 0.12)× 10−4[α cm−2 h−1]以下であると考えられる。

（表面α）[α cm−2h−1] <
{
(1.91± 0.04)× 3%× 0.76% + (2.21± 0.05)× 4%× 0.37%

}
[α cm−2h−1]

= (7.62± 0.12)× 10−4 [α cm−2h−1]

(6.4)

この表面 αレートの見積もりから、低 αµ-PICは従来型に比べて 2桁以上バックグラウ

ンドが削減出来ていることが期待される。
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6.4.2 バックグラウンドの測定

バックグラウンドレベルに評価のために 21.65日間バックグラウンド RUNを行った。ラ

ドン除去のために常温活性炭を 300ml/minでガス循環させた状態でデータを取得した。取

得された FADCのデータから α線バックグラウンドを抽出した。取得されたエネルギース

ペクトルを図 6.5示す。

NA_anal/30uPIC_5/20151223/per24-92

                    
nhit

Entries  493536
Mean    2.745

0 20 40 60 80 100 120 140 160 180 200

10

210

3
10

410

5
10

nhit
Entries  493536
Mean    2.745

nhit

anode width[cm]
0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

ca
th

od
e 

w
id

th
[c

m
]

0

1

2

3

4

5

6

7

8

9

10 width
Entries  216780
Mean x  0.06984
Mean y  0.5513

1

10

210

3
10

410

5
10width

Entries  216780
Mean x  0.06984
Mean y  0.5513

width

TDC
Entries  215769
Mean    37.68

0 100 200 300 400 500 600 700 800 900 10000

50

100

150

200

250

300

350

400

610× TDC
Entries  215769
Mean    37.68

TDC

FADC
Entries  54182
Mean        0

keV
50 100 150 200 250 300 350 400

co
un

t/k
eV

/k
g/

da
ys

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1
FADC

Entries  54182
Mean        0

FADC
Entries  0
Mean        0

FADC
FADC

Entries  0
Mean        0

keV
50 100 150 200 250 300 350 400

-210

-110

1

10

FADC
Entries  0
Mean        0

FADC
Entries  54182
Mean        0

FADC
Entries  0
Mean        0

simulation
measured

FADC

FADC
Entries  54182
Mean     6260

keV
0 1000 2000 3000 4000 5000 6000 7000 8000 9000 10000

co
un

t/k
eV

/k
g/

da
ys

0

20

40

60

80

100

610× FADC
Entries  54182
Mean     6260

FADC
FADC

Entries  54194
Mean     8228

keV
0 1000 2000 3000 4000 5000 6000 7000 8000 9000 10000

co
un

t/k
eV

/k
g/

da
ys

610

710

810
FADC

Entries  54194
Mean     8228live: 0.00 days

mass: 0.000074 kg
cal factor=1.80

triggered: 6899677res.=2017.1
rate.=20533878.6
cal_corre=1.7 real: 21.65 days

FADC

efficiency
Entries  0
Mean        0

keV
50 100 150 200 250 300 350 400

ef
fic

ie
nc

y

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1
efficiency

Entries  0
Mean        0

efficiency

path cm
0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20

le
ng

th
 c

m

0

2

4

6

8

10

12

14

16

18

20 path length
Entries  54195
Mean x    4.13
Mean y   2.925

0

200

400

600

800

1000path length
Entries  54195
Mean x    4.13
Mean y   2.925

path length

keV
0 1000 2000 3000 4000 5000 6000 7000 8000 9000 10000

le
ng

th
[c

m
]

0

2

4

6

8

10

12

14

energy-length
Entries  54194
Mean x    8229
Mean y   2.913

0

20

40

60

80

100

energy-length
Entries  54194
Mean x    8229
Mean y   2.913

energy-length

keV
0 50 100 150 200 250 300 350 400 450 500

le
ng

th
[c

m
]

0

0.5

1

1.5

2

2.5

3

3.5

4

4.5

5 energy-length
Entries  54182
Mean x       0
Mean y       0

-0.1

-0.08

-0.06

-0.04

-0.02

0

0.02

0.04

0.06

0.08

0.1energy-length
Entries  54182
Mean x       0
Mean y       0

energy-length

anode[cm]
-15 -10 -5 0 5 10 15

ca
th

od
e[

cm
]

-15

-10

-5

0

5

10

15 uPIC
Entries  216728
Mean x   -8.63
Mean y   11.43

0

2000

4000

6000

8000

10000

12000

14000

16000

18000

20000
uPIC

Entries  216728
Mean x   -8.63
Mean y   11.43

uPIC(enhit>=4)
anode[cm]

-15 -10 -5 0 5 10 15

dr
ift

[c
m

]

0

5

10

15

20

25

30

35 drift-anode
Entries  216728
Mean x  -8.637
Mean y    2.44

0

5000

10000

15000

20000

25000

30000

drift-anode
Entries  216728
Mean x  -8.637
Mean y    2.44

drift-anode

drift[cm]
0 5 10 15 20 25 30 35

ca
th

od
e[

cm
]

-15

-10

-5

0

5

10

15 cathode-drift
Entries  216728
Mean x   2.442
Mean y   11.34

0

2000

4000

6000

8000

10000

12000

14000

16000

18000
cathode-drift

Entries  216728
Mean x   2.442
Mean y   11.34

drift-cathode

図 6.5: 取得されたエネルギースペクトル

観測された係数率を、検出器の有効面積で再規格化した上でバックグラウンド事象の時間

推移を算出した。その結果を図 6.6に示す。
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図 6.6: バックグラウンド事象の時間推移

この結果からプラトー領域でのバックグラウンドレートは、(1.32 ± 0.05) × 10−1[α

cm−2 h−1]となった。これは従来の µ-PICから予想される係数率事象と同程度である。一

方で、低 αµ-PICは従来型よりも 2桁以上バックグラウンドが削減されていることが期待さ
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れるため、低 αµ-PICを測定するためには現在の TPCよりも 2桁以上バックグラウンドの

少ない環境を実現することが必要である。これは UltraLo-1800と同程度の低バックグラウ

ンド環境の要請である。

6.5 ドリフトプレーンの製作

本研究では、ドリフトプレーンからの表面 α 線事象を削減するためにドリフトプレーン

を新たに製作した。図 6.7および図 6.8に示す。サンプル物質表面からの α線を測定するこ

とが目的であるので、ドリフトプレーンからのバックグラウンドはより少ないことが要求さ

れる。

図 6.7は穴の開いていないドリフトプレーンである。これは従来使われていたドリフトプ

レーンと新しく製作したドリフトプレーンのバックグラウンドを比較するために製作した。

従来のドリフトプレーンと違う点は材質と研磨の二点である。材質に関してはより不純物の

少ない三菱マテリアルの無酸素銅 C1020を選んだ。また、ドリフトプレーンからのバック

グラウンドとなる α線はドリフトプレーンの表面積に比例して多くなる。そのため、本研究

では製作したドリフトプレーンに対して研磨を行い、より表面積が小さくなるようにした。

研磨に関しては日造精密研磨に依頼して研磨を行った。研磨のグレードに関しては 5 段階

あり、MA(0.1µm)、MB(0.2µm)、MC(0.4µm)、MD(0.6µm)、ME(0.8µm)である。今

回は ME 保証のものと MC 保証のものの 2 種類を製作した。図 6.7a は研磨を行う前のも

の、図 6.7bにME保証の研磨を行ったもの、図 6.7cにMC保証の研磨を行ったものを示

す。ME 保証のものと MC 保証のものを比べると、MC 保証のものは天井の模様が写るく

らいに表面が奇麗に研磨されていることが確認出来る。
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(a) 穴無しドリフトプレーン（研磨前）

(b) ME保証の穴無しドリフトプレーン（研磨後）

(c) MC保証の穴無しドリフトプレーン（研磨後）

図 6.7: 穴無しドリフトプレーン

図 6.8はサンプルを置く穴の開いたドリフトプレーンである。この穴の開いたドリフトプ

レーンに関しても先ほどと同様の無酸素銅を選び、研磨を行った。研磨は MC を保証する

ものを行った。図 6.8aは研磨を行う前、図 6.8bは研磨を行った後のドリフトプレーンであ

る。図 6.7cのものと同様に天井の模様が写るほどに表面が奇麗に研磨されていることが確

認出来る。
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(a) 穴ありドリフトプレーン（研磨前） (b) MC保証の穴ありドリフトプレーン（研磨後）

図 6.8: 穴ありドリフトプレーン

6.6 改善

考えられるバックグラウンド削減のためへの取り組みをまとめる。

• 冷却活性炭の導入
• 研摩したドリフトプレーンの導入
• 飛跡情報を活かしたバックグラウンドの除去
• 低 αµ-PICの導入

■ 冷却活性炭

現在この検出器では、常温の活性炭を用いてガスを循環させている。活性炭を通してガス

を循環させると、ラドンなどの原子核半径の大きい分子は活性炭によって吸着されラドンの

検出器内での崩壊を低減させることができ、バックグラウンド事象を削減することが出来

る。この活性炭は冷却することで吸着率が上がる。そのため活性炭を冷却するための冷却装

置を導入することでバックグラウンド削減が期待出来る。

■ 研磨したドリフトプレーンの導入

従来のドリフトプレーンを用いて測定を行った。従来のドリフトプレーンは今回製作した

無酸素銅よりもバックグラウンドが高いことが予想され、さらに表面の研磨も行われていな

い。そのため、新しく製作したドリフトプレーンを用いることで α 線事象の削減が期待さ
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れる。

■ 飛跡情報を活かしたバックグラウンドの除去

TPCの特徴として 3次元飛跡情報の取得がある。本測定ではデータ収集系の問題により

飛跡情報を取得しなかったが、飛跡情報を取得出来れば NEWAGE-0.3b’で導入している 3

種類のカットパラメータ（Track-length-cut、ToT-sum-cut、roundness-cut）を用いて事象

選別を行うことが出来る。このカットが実現されれば、さらなるバックグラウンド事象の削

減が期待される。

■ 低 αµ-PICの導入

先行研究 [36]から µ-PIC基板に含まれる U/Th系列放射性不純物を削減した低 αµ-PIC

が開発されている。本測定では、従来の µ-PIC を用いて測定を行ったが、今後低 αµ-PIC

を導入することで基板からのバックグラウンド事象を削減することが期待出来る。
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7 結論

本研究は、暗黒物質探索実験のバックグラウンドとなり得る放射線（中性子および α線）

を測定・理解することを目的として行った。

中性子測定では、3He 比例計数管を用いた測定を行い、中性子スペクトル形状を仮定

することによる校正係数の見積もりから、神岡地下における環境中性子フラックスの

エネルギー依存を得た。さらにさまざまな中性子スペクトルの仮定による系統誤差を

見積もり、初めて統計誤差および系統誤差両方を考慮した結果、熱中性子フラックス

Φth = 9.48(± 0.23+2.03
−3.20)×10−6[n cm−2 s−1]、熱以外の中性子フラックス Φnon th = 5.47(

± 0.21+7.30
−5.04) × 10−6[n cm−2 s−1] を得た。この結果には系統誤差として増幅率 5% の変

化、Geant4と PHITSの違い、仮定するスペクトルの違い、減速材ありとなしから算出し

た総フラックスの違い、1/Eとの接続による違いを評価したが、スペクトルの形状の違いに

より中性子フラックスが大きく変わる。そのため、詳細なエネルギースペクトルの測定のた

めには、中性子が直接反応する事象を検出する液体シンチレーターなどを用いた測定などか

ら得られる結果と組み合わせることでより進んだ研究が出来ると考えている。

α 線検出器に関しては、NEWAGE が暗黒物質探索に用いている µ-PIC(micro PIxel

Chamber)を使用した 3次元ガス検出器 µ-TPC(micro Time Projection Chamber)を利用

し、サンプル物質表面からの α線を測定する装置を開発した。装置の基本動作確認を行い、

バックグラウンドレベルは 1.32(± 0.05) × 10−1[α cm−2 h−1] であることを測定した。従

来の µ-PICの α線、低 αµ-PICの α線の測定には 2桁以上のバックグラウンドの低減が必

要である。
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付録 A シミュレーションへのインプット中性子スペクトル数

値データ [86]

energy[MeV] dϕ
dE

[n cm−2 s−1 MeV−1]

0.000000001000 0.000000000000
0.000000001211 11.025206891425
0.000000001513 19.110136175330
0.000000001719 1237.136907739376
0.000000002082 2031.841197551860
0.000000002441 3448.771255699251
0.000000002863 4404.257474508599
0.000000003466 6053.097804759816
0.000000004064 7220.950890506350
0.000000004616 7716.741656033846
0.000000005413 8898.955617918367
0.000000005955 9492.793656604261
0.000000006551 10543.084223845946
0.000000007208 10743.079198332958
0.000000007930 11346.842830714286
0.000000008450 12132.117561434547
0.000000009004 13242.498520084097
0.000000009594 13952.259452428299
0.000000010224 14524.477918521054
0.000000010893 15550.220786016580
0.000000011978 17455.481996610539
0.000000012361 19112.524168952099
0.000000013598 18449.489266882876
0.000000014032 19814.073145007271
0.000000014484 20061.861364264019
0.000000015432 20183.122412083747
0.000000015929 20340.952608152475
0.000000016436 21747.394423183399
0.000000016965 21808.262942899750
0.000000017511 21844.347488407155
0.000000018070 22671.318919098398
0.000000019257 21708.158072389258
0.000000019868 23038.504127239783
0.000000020506 23136.886764849314
0.000000021166 23007.856977496824
0.000000022540 23922.325445204569
0.000000024796 22335.792033488866
0.000000025578 23695.392097834840
0.000000026398 23671.310922714427
0.000000028128 22809.534813445436
0.000000029954 23233.112326315862
0.000000031917 22327.749074947285
0.000000033984 22814.386939582622
0.000000035070 22822.489813259726
0.000000036193 22749.678110995068
0.000000037356 22432.701574044331
0.000000038549 22443.046512231183
0.000000039786 22218.195071068603
0.000000042393 21245.836596435278
0.000000043750 21112.226029197649

energy[MeV] dϕ
dE

[n cm−2 s−1 MeV−1]

0.000000046621 20081.230011561387
0.000000051287 18539.326499932733
0.000000056427 16998.986293698363
0.000000064109 14831.654689725205
0.000000070560 13268.584564320528
0.000000075225 12223.544175238683
0.000000075246 11998.102222180874
0.000000080218 11072.121767422726
0.000000080240 10860.826791524958
0.000000082859 10341.084635140092
0.000000082873 10213.289700409783
0.000000085578 9719.635887728155
0.000000085601 9521.747358681889
0.000000088401 9007.522539337791
0.000000091295 8493.133279442336
0.000000091336 8192.043198880612
0.000000097368 7555.788120170404
0.000000103810 6905.866486850978
0.000000103891 6437.978265682302
0.000000107282 6098.189817490354
0.000000110787 5754.420645021528
0.000000110817 5602.046617396248
0.000000114438 5278.762299236268
0.000000114469 5131.328132507491
0.000000122042 4658.887923829501
0.000000122071 4537.981994085409
0.000000122108 4382.628492809645
0.000000130178 3998.640323249705
0.000000134440 3716.490627789348
0.000000134472 3606.862395145458
0.000000138866 3372.394970691170
0.000000143403 3149.167032767794
0.000000148098 2908.283704033815
0.000000148168 2709.512175368501
0.000000163088 2346.383547532620
0.000000163215 2050.160830805992
0.000000179644 1769.672240653737
0.000000185520 1612.284389823200
0.000000197786 1427.815922259412
0.000000204249 1300.819098257519
0.000000217747 1153.044588444388
0.000000239656 986.643355476182
0.000000290231 771.568164668833
0.000000329769 641.076025945434
0.000000412241 502.727773317065
0.000000531994 389.596499208638
0.000000644065 331.555044910063
0.000000779824 273.852818071770
0.000000885819 245.810938803525
0.000001072460 206.940118978796
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energy[MeV] dϕ
dE

[n cm−2 s−1 MeV−1]

0.000001340490 168.691299450201
0.000001622990 140.624403107844
0.000001965030 117.216531045328
0.000002379150 97.697497005233
0.000002702620 86.780605486528
0.000003069960 77.760622288238
0.000003716940 64.790930173745
0.000004645870 52.738884213291
0.000005277350 47.221616910002
0.000006389740 39.002995427044
0.000007736330 32.485816918358
0.000009670450 25.990207280943
0.000011708400 21.645912336442
0.000014177400 17.582490442535
0.000016627200 14.992602482679
0.000019500300 12.784264857464
0.000022869800 10.901188466886
0.000026820700 9.373655422864
0.000029512400 8.518961521259
0.000032474100 7.742200707641
0.000036890600 6.815557350653
0.000043265100 5.811635706378
0.000049149200 5.116054788277
0.000057640000 4.398854961832
0.000065472300 3.968502710306
0.000079272900 3.277791023162
0.000095985700 2.685441685584
0.000119978000 2.165972094884
0.000149968000 1.746865998080
0.000181573000 1.454379230392
0.000226968000 1.163564907828
0.000302377000 0.880361270864
0.000377960000 0.709879352312
0.000457629000 0.586324293259
0.000554090000 0.484275117761
0.000670838000 0.406244130476
0.000812241000 0.335537112753
0.000952593000 0.286111697231
0.001190620000 0.234189749878
0.001488230000 0.188771896817
0.001637480000 0.174121821335
0.001982500000 0.145933417402
0.002325070000 0.124436683627
0.002815440000 0.100542011195
0.003408780000 0.083658082950
0.003997530000 0.072385197860
0.004839820000 0.060653701997
0.005859580000 0.050813368876
0.007093730000 0.043152896995
0.008866890000 0.034760665803

energy[MeV] dϕ
dE

[n cm−2 s−1 MeV−1]

0.010734800000 0.029297238887
0.012994900000 0.025167411831
0.015733000000 0.021053835886
0.018450900000 0.018066327388
0.022337800000 0.015203869674
0.025370600000 0.013880830568
0.028821000000 0.012219353943
0.032731700000 0.011270297601
0.036012900000 0.010417655896
0.040907800000 0.009273463740
0.051124500000 0.007665737562
0.054475400000 0.007501092236
0.063875500000 0.006593623533
0.072560000000 0.005833365491
0.085083700000 0.005097627395
0.087768200000 0.005513010407
0.102920000000 0.004782695297
0.116905000000 0.004264240195
0.128603000000 0.004006368436
0.136953000000 0.004143487182
0.145954000000 0.003930930293
0.150640000000 0.003919609665
0.171046000000 0.003623042924
0.194321000000 0.003167634996
0.213808000000 0.002898502395
0.220674000000 0.002884064276
0.227737000000 0.002895537396
0.242705000000 0.002742807112
0.284595000000 0.002375828809
0.303145000000 0.002354510218
0.323135000000 0.002189471893
0.344490000000 0.002011309472
0.379190000000 0.001772174899
0.417400000000 0.001554904169
0.417528000000 0.001509395777
0.431155000000 0.001427778873
0.445287000000 0.001330860771
0.459820000000 0.001257000565
0.490024000000 0.001196584249
0.521805000000 0.001231812650
0.535226000000 0.001946448790
0.552412000000 0.001916160402
0.570190000000 0.001878391413
0.647098000000 0.001748792300
0.667832000000 0.001725778339
0.689160000000 0.001711779558
0.710758000000 0.001747950779
0.757421000000 0.001654060291
0.833659000000 0.001482752540
0.833999000000 0.001452088072
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energy[MeV] dϕ
dE

[n cm−2 s−1 MeV−1]

0.861306000000 0.001381796946
0.889537000000 0.001312120800
0.889870000000 0.001285805792
0.919037000000 0.001219994407
0.949225000000 0.001152582370
0.949612000000 0.001125712396
0.949934000000 0.001103339811
0.950386000000 0.001072038098
0.950741000000 0.001047468238
0.951161000000 0.001018453238
0.982304000000 0.000964898850
0.982938000000 0.000923893470
1.015190000000 0.000869849979
1.015530000000 0.000848986244
1.016190000000 0.000809374231
1.049430000000 0.000765823352
1.154230000000 0.000719824472
1.225300000000 0.000879270383
1.264690000000 0.000863444797
1.391280000000 0.000795397044
1.483170000000 0.000737669991
1.483530000000 0.000727636111
1.581570000000 0.000673286671
1.633190000000 0.000643054390
1.796600000000 0.000593871758
1.913120000000 0.000587187422
1.973810000000 0.000589241112
2.037130000000 0.000580159342
2.100690000000 0.000596418320
2.235560000000 0.000602493335
2.457250000000 0.000575342354
2.458000000000 0.000567518308
2.459250000000 0.000554490190
2.540370000000 0.000522801797
2.623730000000 0.000496640279
2.625240000000 0.000482824427
2.711110000000 0.000460597320
2.890860000000 0.000422566295
2.891940000000 0.000414462264
2.893410000000 0.000403420186
2.894690000000 0.000393859101
2.896070000000 0.000383571530
2.897350000000 0.000374027991
2.898230000000 0.000367427706
2.899220000000 0.000360096854
2.993840000000 0.000343832670
2.994960000000 0.000336031199
3.093120000000 0.000317937552
3.194510000000 0.000300653621
3.195810000000 0.000292686674

energy[MeV] dϕ
dE

[n cm−2 s−1 MeV−1]

3.197220000000 0.000284063030
3.198520000000 0.000276109888
3.199500000000 0.000270148773
3.200590000000 0.000263529224
3.305160000000 0.000250135546
3.306500000000 0.000242452442
3.307850000000 0.000234774551
3.309540000000 0.000225185978
3.417660000000 0.000213172463
3.762050000000 0.000187551468
3.882730000000 0.000186565123
4.134970000000 0.000187311153
4.262820000000 0.000202277131
4.397170000000 0.000207975129
4.681560000000 0.000209622220
5.152780000000 0.000187210011
5.154710000000 0.000182681858
5.323850000000 0.000172169389
5.325650000000 0.000168188484
5.499840000000 0.000159443366
5.502080000000 0.000154822176
5.681650000000 0.000147355434
6.058360000000 0.000133710773
6.060630000000 0.000129868842
6.258640000000 0.000123090000
6.462900000000 0.000116937443
6.675190000000 0.000109150152
6.894220000000 0.000102046497
7.121160000000 0.000094394172
7.354580000000 0.000088273973
7.593840000000 0.000084392481
8.358770000000 0.000074171080
9.200750000000 0.000065113605
9.202930000000 0.000063509122
9.811780000000 0.000057652332
10.00000000000 0.000000000000
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