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１．はじめに 
1912年オーストリアの科学者V. Hessは，検電器を携え，

自由気球に乗り込み，高度約 5 km まで上昇しながら空

間電離度の測定を行った．高度が高くなるにつれて電離

度が増加する結果から，宇宙から飛来する高エネルギー

放射線が存在すると結論し，これを宇宙線と名づけた 1) ．

その後の観測で，宇宙線の主成分は，陽子をはじめとす

る原子核であり，この他に電子成分などが 1 %以下ある

ことがわかった．また，そのエネルギーは，10 8から 10 20 
eV を超えるものまで観測されている．太陽は，数 GeV
までの宇宙線加速源であることが確認されているが，こ

こで注目している 1013 eV 以上の高エネルギー宇宙線の

起源は，いまだに確立されておらず，この解明こそが宇

宙線研究における最大の研究テーマなのである． 
本稿では，宇宙線研究の目的と筆者が特に関わった南

米ボリビア・チャカルタヤ山宇宙物理学研究所での研究

内容を紹介する．この研究所では，Knee と呼ばれる 10 15 
eV領域を含む 10 13から 10 18 eVにわたるエネルギーを有

した宇宙線の研究を行った． 
 
２．チャカルタヤ山宇宙物理学研究所 

南米ボリビア付近のアンデス山脈は，東西二つに分かれ，

これらに挟まれて標高約 4,000 m，東西約 200 km，南北

約 800 km にわたって極めて平坦な高原アルティプラノ

が広がっている．ボリビアの首都ラパス市は，このアル

ティプラノにできたすり鉢状の谷間に位置し，その北西

約 35 kmの位置に標高 5,286 mのチャカルタヤ山がある

（写真 1）．本報告で紹介するチャカルタヤ山宇宙物理学

研究所（以後，本研究所と称す）は，この山の山頂近く
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にあり，常設するこの種の観測所の中で世界最高高度

5,200 m（大気の深さ 550 g/cm 2 ）に位置している． 
本研究所は，1941 年ボリビアの気象学者で，その後，

宇宙線研究者となった I. Escobar によって開設された．本

研究所が世界にその名を知られるようになったのは，C. 
F. Powell 達が原子核乾板を用いて，π中間子がμ粒子（当

時はμ中間子と呼ばれていた）に崩壊する軌跡を発見し

たことからである 2)．このπ中間子は，湯川秀樹により

その存在が予言されていた粒子であり，この功績により，

1947年C. F. PowellとG. P. S. Occhialiniにノーベル賞が授

与された． 
  本研究所に発電機が設置され，本格的に宇宙線観測が

始まったのは 1952 年 3 月からであり，1954 年 7 月には

1,200 kw 供給可能な商用電力線がラパス市との間に敷設

された．さらに，1959 年モスクワで開催された宇宙線国

際会議のおり，小田稔（元宇宙科学研究所所長）と米国

MIT のB. Rossi との間で，日本・米国・ボリビアの国際

共同研究として，本研究所での宇宙線観測が計画された．

以後，菅浩一（元東京大学宇宙線観測所所長）が責任者

写真 1．アルティプラノから見たチャカルタヤ山． 

となり，準備期間を経て，1962 年に本観測が開始された．

その後，1967 年ベトナム戦争の影響による米国の経済的

問題によりMIT が参加を中止し，それ以後は日本ボリビ

ア共同研究として継続された 3, 4, 5)． 
 
３．宇宙線観測 
現在までに観測されている宇宙線のエネルギー上限値は

1020 eV (=16 J) 代に到達しており，これは，宇宙におけ

る単一粒子としては，最も高いエネルギーを有した成分

である．ちなみに，16 J は，1.6 kg の物体を 1 mの高さ

から落下させたとき，地表での物体の運動エネルギーに

相当する．これだけのエネルギーを 1 粒子が有している

ことは，誠に驚くべきことである．さて，この宇宙線の

主要な成分は，陽子をはじめとする原子核であり，直接

測定による 1010 eV 程度のエネルギー領域における組成

は，太陽系の平均原子核組成とほぼ一致している． 
図１には宇宙線の微分エネルギースペクトル測定結果

を示した．横軸は宇宙線のエネルギーE (eV) で，縦軸に

は，E (GeV) 以上のエネルギーを有した宇宙線の積分到

来頻度をF (m-2･s-1･str-1)であるとして，dF / dE をとって

ある．この図からわかるように，きわめてよい近似で F 

∝ E - 3 と表せる． 
以上の結果から，宇宙線の生成は，非熱的であり，ま

た，宇宙における最も激烈な現象と関わっているものと

推定できる．さらに，この宇宙線のエネルギースペクト

ルから得られる宇宙線が銀河系内で占めているエネルギ

ー密度は，約 1 eV/cm3 と求まり，銀河系内で最も大きな

値を示す成分である．これに次いで大きなものは，磁場

と乱流成分で 0.3 eV/cm3 程度である 6)．このことからも

銀河系内において，宇宙線がいかに重要な成分であるこ

とが理解できる． 
さて，このような形状のエネルギースペクトルを示す

唯一の加速モデルとして，E. Fermi により提案されてい

るものがある 7)．詳細は省略するが，磁場を帯びた運動

する領域との衝突・反射によって荷電粒子が加速される

というものである．このような状況がどのような天体で

実現されているのかなど，加速機構の詳細を解明するた

めには，宇宙線のエネルギースペクトルと質量組成の情

報は極めて重要ということになる． 
ところで，宇宙線発見以来約 100 年を経過しているに

もかかわらず，その起源が未だに不明であることの主な

原因は次の点にある．すなわち，主成分である原子核が

電荷を帯びており，これが長時間，磁場が存在する宇宙

空間を伝播する間に，進行方向が曲げられ，観測時の入

射方向からは，起源天体が同定できないのである．この

ことは，早くから天文学として発展を遂げた可視光と宇

宙X 線，γ線と比べて決定的に不利な点である．この状

況を改善するには，銀河系磁場の影響が少なくなる，で

きるだけ高ネルギーの宇宙線を観測すればよいことにな

る．まさに，宇宙線発見以来の宇宙線研究は，より高い

エネルギーの宇宙線の観測の追求の歴史を辿ってきたと

言ってよい．ちなみに，銀河系内の平均磁場強度は 3μG
程度であり，この影響が無視できるためには，エネルギ

ーが 1019 eV 以上の宇宙線である必要がある．ここで問

題となるのが，宇宙線の積分到来頻度が E–2 に比例する

点である．すなわち，10 12 eV 程度までの宇宙線は，飛翔

体や科学衛星に搭載した検出器で直接測定が可能である

が，10 19 eV 以上の宇宙線を高い統計量で収集するために

は，関東平野程度の検出面積を実現しなければならない

ということになってしまうのである．また，たとえこれ

が実現できたとしても，このような観測装置を宇宙空間

で展開することは不可能であり，しかたなく地上での観

測を行うことになる． 
ところで，宇宙から地球大気に突入する宇宙線を一次

宇宙線と呼ぶが，これが地球大気に突入すると，大気原

子核と相互作用を起こし，中間子などの多重発生を行い，

種々の過程を経て多量の粒子群（二次宇宙線と呼ぶ）を

形成する．これを空気シャワー現象と呼ぶ．このため，

地表での観測では，一次宇宙線そのものの直接測定は不
図 1．宇宙線の微分エネルギースペクトル． 
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可能で，それが生成する空気シャワーを観測，すなわち

間接測定をすることになる．そこで，空気シャワー観測

結果から大気に突入した一次宇宙線の情報を導き出す操

作が必要となる．ここで，宇宙線起源の解明に欠かすこ

とができない情報は，一次宇宙線のエネルギー，到来方

向と原子核種である．これらの情報から，宇宙線エネル

ギースペクトル，到来方向異方性と質量組成の結果を得

ることになる．もちろん，この導出手法を開発するには，

膨大なシミュレーション計算を行うことが不可欠となる．

以上のように，宇宙線の研究には，克服すべき多くの難

問があることがご理解いただけると考える． 

 

４．空気シャワーとその縦方向・横方向発達 
大気に突入した一次宇宙線は，大気原子核と相互作用し，

主に大量のπ中間子を多重発生させる．このπ中間子の

一部はさらに相互作用を行い，また，残りは下記に従い

崩壊する．  

さらに，μ粒子は，次式で崩壊する． 

これにより生成された電子・陽電子やγ線（以上まとめ

て電磁成分と呼ぶ）は，大気中を進行するにつれて，制

動放射，電子対生成を繰り返し，多量の電磁成分を生成

していく．電磁成分の次に多いのはμ粒子である．この

ように，物質中を進行するにつれて相互作用・崩壊を繰

り返し，粒子生成を行う様子をカスケードと呼ぶが，こ

のうち原子核・中間子成分に関しては核カスケード，電

磁成分に関しては電磁カスケードと呼ぶ．以上の結果，

宇宙線の大気突入直後においては，空気シャワー粒子総

数（シャワーサイズ：N e）は指数関数的に増大し，これ

に伴い，一次宇宙線のエネルギーはシャワー粒子に細分

化されていくことになる．ところで，空気シャワー粒子

の大部分は，電磁成分であることから，10 8 eV 以下にな

ると電子と陽電子の電離損失により，急速に大気中に吸

収されていく．従って，空気シャワーサイズは，大気の

ある深さ（最大発達深さ：X maxと呼ぶ）で最大値に達し，

それ以降は減衰していく．この増減の様相を空気シャワ

ー縦方向発達と呼ぶ．図 2 には，一次宇宙γ線が大気に

突入した場合に生成される電磁カスケードの縦方向発達

の計算結果を示す．この結果から，生成される総粒子数，

特に最大発達時の空気シャワーサイズNmaxは，一次γ線

のエネルギーE に比例すること，また，X max の値は，E

が大きくなるにつれて大きくなることがわかる． 
一方，生成された電子・陽電子は，大気中を進むにつ

れて多重散乱をうけ，進行方向にたいして垂直な方向に

広がっていく．これを空気シャワー横方向発達と呼ぶ．

この結果，シャワー粒子数密度ρeは，シャワー中心軸か

らの距離 r とモリエール長 rmとの比 x = r / rmを用いて，

次式のNKG 関数で表される 8)． 

ここで，C(s)は規格化定数，s はシャワーの発達段階を表

すパラメータで age パラメータと呼ばれる．その値は，

空気シャワー発生点で 0，最大発達では 1.0 であり，大気

中を進行するに従い大きな値をとることになる．このよ

うに，電磁成分が一次宇宙線である場合の発達の様相は，

良い精度で解析的に計算できるが，実際の宇宙線の場合

は，主な入射粒子が原子核成分であるため，より複雑な

縦方向・横方向発達をすることになる．これを計算する

には，原子核相互作用に関する詳細な情報を考慮する必

要がる．もちろん，これは加速器実験から得られるわけ

であるが，次のような問題点がある．すなわち，研究対

象とする宇宙線のエネルギーが加速器で情報が得られる

エネルギー領域をはるかに越えていること，また，加速

器を用いた相互作用の情報は，主に陽子－陽子衝突に関

するものである一方，空気シャワー計算に必要なのは，

少なくともターゲット成分は空気原子核の場合の情報で

ある．したがって，実際の計算では，得られる加速器デ

ータから高エネルギー原子核相互作用モデルを構築し，

これを組み込むことになる．この結果，高エネルギー宇

宙線の研究では，得られた結論に対して，常に，採用す

る高エネルギー相互作用モデルに関する不定性がつきま

とうこととなる．また，原子核相互作用は，すべて確率

過程として取り扱う必要があるので，解析的な計算は不

図 2．一次宇宙γ線が入射したときの空気シャワー縦方

向発達の様子．曲線に沿えてある数字は，一次宇宙γ

線のエネルギー．破線は最大発達の深さを連ねたもの．

s は発達段階を表すパラメータで，最大発達では 1.0． 

    ，
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可能であり，シミュレーション計算を行う必要がある．

しかも，膨大な量のシャワー粒子を取り扱うことから，

入射宇宙線のエネルギーが増大するにつれて，1 事象の

計算に日単位の計算時間を要するようになる．一方，確

率過程に伴うフラクチュエーションを強く反映するため，

同じ条件で計算を行ったとしても，その結果は，大きく

異なることになる．従って，実際の実験結果と比較すべ

き有意な計算結果を得るためには，膨大な事象数のシミ

ュレーション計算結果を得ておく必要がある．図 3 には，

多量のシミュレーション計算結果を平均して得られた縦

方向発達の結果を示した．この図から，一次宇宙線が陽

子の場合と鉄原子核の場合とは一致しないことがわかる．

このことは，この発達の様相の違いを利用して，一次宇

宙線質量組成が決定できることを意味する． 

４．空気シャワーの観測 

空気シャワーが横方向発達することにより，空気シャワ

ー粒子は，シャワー軸を中心に円対称に広く分布する（図

4）．その範囲は，一次宇宙線のエネルギーや観測高度に

よって変化するが，数 10 mから数 kmにおよぶ．これに

より，空気シャワー粒子測定装置は，広い観測領域一面

に敷き詰める必要はなく，研究対象エネルギー領域に最

適な距離を隔てて設置することになる．このような観測

施設を空気シャワーアレイと呼ぶ．個々の検出器は，面

積数m2，厚さ 5 cm程度のプラスチックシンチレータと

光電子増倍管で構成される．図 5 には，一般的に用いら

れるシンチレーション検出器の模式図を示した．検出器

に入射した空気シャワー荷電粒子は，シンチレータ通過

軌道に沿ってシンチレーション光を放射する．この光を

光電子増倍管で受光し，これを電気信号にかえ，同軸ケ

ーブルを介して計測室に伝送する．空気シャワー粒子群

は，ほぼ数十 ns 幅で，前面がわずかに曲がった円板状を

なしており，個々の空気シャワー粒子は，ほぼ同時刻に

検出器に入射することになる．そこで，各検出器からの

出力信号を用いて，同時計数法によりトリガー信号を発

生させ，すべての検出器情報を記録する．その主な内容

は，各検出器に入射した粒子数とその到来時刻である．

この記録結果をオフラインで解析し，到来時刻情報から

空気シャワー軸の方向，すなわち一次宇宙線の到来方向

を，この決定した到来方向と粒子数情報からは，主に一

次宇宙線のエネルギーを推定することなる．現在の空気

シャワーアレイでは，一次宇宙線の到来方向とエネルギ

ーの決定精度は，それぞれ，0.1 度から数度と 10％程度

である．エネルギー決定精度が悪い原因は，空気シャワ

ー縦方向発達のフラクチュエーションによるところが大

きい． 
残る一次宇宙線核種の情報であるが，これには，観測

した空気シャワーの縦方向発達の情報を得る必要がある．

一般的な空気シャワーアレイでは，アレイ設置高度にお

図 3．一次宇宙線が陽子（実線）と鉄（点線）の場合の

空気シャワー縦方向発達の様相．曲線に沿えてある数

字は，一次宇宙線のエネルギー． 

図 4．空気シャワーの模式図と空気シャワーアレイ． 

図 5．空気シャワー粒子検出器の模式図．検出器容器内

面は，高光反射率を有する塗料が塗布されている． 
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ける空気シャワー情報しか得ることができないため，こ

の測定結果から入射核種情報を得ることは難しい．その

解決方法として，等頻度法と呼ばれるものがある．その

原理図を図 6 に示した．これは，特に高高度に位置する

空気シャワーアレイにおいて，宇宙線の平均質量組成を

決定するのに用いられる．これには，宇宙線が地球に等

方的に入射しており，ある到来頻度 I0を示す一次宇宙線

のエネルギーE0と質量組成が入射方向には依存しないこ

とを大前提とする．ここで，空気シャワーアレイが位置

する大気深さをX0 g/cm2とすると，このアレイに天頂方

向から入射する宇宙線は，もちろん大気をX0 g/cm2だけ

通過して観測される．一方，同じ頻度で天頂角θから入

射してくる宇宙線は，大気の厚さ X0 ×secθ g/cm2を通

過してから観測されることになる．従って，同じ頻度で

観測される空気シャワーのサイズを縦軸に，通過した大

気深さ X0 ×secθ g/cm2を横軸として描けば，これは，

エネルギーが E0 の一次宇宙線の平均的な縦方向発達曲

線ということになる． 
次に多く用いられる方法は，空気シャワー荷電粒子に

よって生成される放射光を測定する方法である．この放

射光には二種類ある．その一つは空気チェレンコフ光で

あり，他は空気シンチレーション光である．空気チェレ

ンコフ光は，空気シャワー荷電粒子（主に電子・陽電子）

が屈折率 n の空気中を，ほぼ光速 c で通過することによ

り，粒子の進行方向に対して角度θ = cos -1 (1/n)の方向に

放射される光である．ここで，空気の屈折率 n は，極め

て 1 に近いため，空気チェレンコフ光は，空気シャワー

荷電粒子の進行方向に放射されることになる． 
この空気チェレンコフ光を空気シャワー軸から離れた

地点にある光測定装置で観測する場合を考えてみる．図

7 には，大気中上空から発達をはじめた発達の早い空気

シャワー（図(a)）と，より長く大気を進んでから発達を

はじめた発達の遅いもの（図(b)）をシャワー軸から離れ

た位置Pで観測する場合を描いてある．光測定装置には，

観測高度より上空で生成された空気チェレンコフ光が入

射してくるが，検出器に入射する時刻は，その発生高度

に応じて異なることになる．なお，空気シャワーが大気

中を進行する速度は，ほぼ光速 c であるとする．さて，

この到着時刻に異なりが生じるのは，たとえば位置A お

よびCで発せられた空気チェレンコフ光が測定装置に到

着する時間差は，次のようにして理解できる．すなわち，

位置Aで発生した空気チェレンコフ光が検出器に入射す

るまでの通過距離を lAPとし，さらに位置 C まで空気シ

ャワーが進行する距離を lAC，それから放射される空気チ

ェレンコフ光が検出器に到達するまでの距離を lCP とす

ると，明らかに，lAP < lAC + lCPである．これより，A とC
で発生したチェレンコフ光が検出器に到達する時間差は，

((lAC + lCP) - lAP)/c となるのである．したがって，各時刻に

図 7．シャワー軸遠方の検出器に入射する空気チェレン

コフ光の到着時間分布と縦方向発達の様子との関係． 図 6．等頻度法による平均的な縦方向発達曲線測定の原

理図．詳細は本文参照． 

測定装置に入射する光の量は，それぞれに対応した高度

における空気シャワー電子・陽電子の総数と，それらの

角度分布によって決まる．以上の結果，空気チェレンコ

フ光到着時間分布波形に縦方向発達の様相が反映される

ことになるのである．図からわかるように，発達が早い

（遅い）空気シャワーほど測定される空気チェレンコフ

光到着時間分布波形は狭い（広い）ものとなる．すなわ

ち，光測定装置の出力信号波形を解析することにより，

個々の空気シャワーの縦方向発達情報を得ることができ

ることになるのである．また，同じように，空気チェレ

ンコフ光の横方向分布にも空気シャワー縦方向発達の情

報が反映されることになる．すなわち，発達が早い（遅

い）空気シャワーの場合ほど空気チェレンコフ光横方向

分布は広く（狭く）なるのである．なお，この手法は，

空気チェレンコフ光の代わりとして，生成以後直進する

空気シャワーμ粒子を用いることができる．ただし，μ

粒子数は少ないため，大面積のシールド検出器が必要と

するなどの欠点がある． 
次に，空気シンチレーション光を測定する手法がある．

空気シンチレーション光は，空気シャワー荷電粒子が大

気中の原子・分子を励起し，これが脱励起するときに放

射される光で，空気シャワーの軌跡に沿って等方的に放

射される．ただし，これを精度よく測定するためには大

面積の集光鏡を用いた光測定望遠鏡と，その焦点面に多

数の光センサーを設置した装置を用いる必要がある．現

在では，一次宇宙線のエネルギーが 1018 eV 程度の空気

シャワーに対して，数十 km 遠方においても観測が可能

である．この場合，軌跡に沿った光量測定結果から，ほ

ぼ直接的に空気シャワーの縦方向発達の様相が得られる

ことになる．図 8 には，米国ユタ州で行われている宇宙

線望遠鏡実験で得られた測定結果の一例を示した 9)． 
このように，空気シャワーに伴う光を観測することに

よって，個々の縦方向発達に関する情報が得られるが，

どちらの手法にしても発達のフラクチュエーションの影

響が大きく，残念ながら個々の一次宇宙線の核種を決定

できる状況にはない．従って，多くの観測結果を蓄積し，

質量組成として結果を示すことになる．また，このよう

な光観測は，月の無い晴天夜を選んで実施する必要があ

る．また，放射された光が検出器に到達するまでの間に

受ける大気による散乱吸収の影響を高精度で見積もるた

めに，大気の状態を上空に至るまで把握しなければなら

いなどの欠点を有している．そこで，これらの欠点を克

服する方法として，空気シャワーに伴って放射される電

波を測定する方法が検討されている． 
 

５．本研究所における宇宙線研究 

以上からわかるように，宇宙線空気シャワー実験を行う

には，研究対象とするエネルギー領域の一次宇宙線空気

シャワーが最大発達になる高度付近に空気シャワーアレ

イを設置することが望まれる．これが不可能である場合，

特に対象エネルギー領域が低い場合などは，できるだけ

高高度での観測を行う必要がある．時には，航空機に検

出器を搭載して測定を行うこともある． 
チャカルタヤ山空気シャワーアレイは，この種の観測

所としては，世界最高高度である標高 5,200m に位置し

ている．その大気深さ 550 g/cm 2は，地表のほぼ半分で

あり， 1015から 1016 eV 付近の宇宙線空気シャワーが最

大発達を迎えるため，これ以下のエネルギー領域の宇宙

線観測に最適な場所であるといえる．また，南緯 16 度

21 分にあることから，北半球では不可能な銀河中心方向

を観測することができる，などの特徴を有している． 
 

５.1． 1990年代前半までの研究成果 
設立当初の目的は，銀河系内磁場の影響を受けない一

次宇宙γ線を観測し，その到来方向から 1014 eV以上の高

エネルギー宇宙線起源を解明することであった．ここで

重要なのが，多数の原子核成分の一次宇宙線の中から，

それの 1/100 以下程度しか存在しない一次宇宙γ線をい

かに選別するかということである．そこで着目したのが，

図 8．空気シンチレーション光測定結果による空気シャ

ワー縦方向発達再構成の結果．各測定結果（●）は，光

電子増倍管一本ごとで検出された光電子数を表してい

る．得られた光子量には，空気チェレンコフ光等の成分

も含まれている．各成分量を分離するため，事象ごとに

シミュレーション計算による評価を行う必要がある．図

中，濃淡が異なるヒストグラム(①～④)がそれを表して

いる． 

③  

④ 
①  

②  
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ける空気シャワー情報しか得ることができないため，こ

の測定結果から入射核種情報を得ることは難しい．その

解決方法として，等頻度法と呼ばれるものがある．その

原理図を図 6 に示した．これは，特に高高度に位置する

空気シャワーアレイにおいて，宇宙線の平均質量組成を

決定するのに用いられる．これには，宇宙線が地球に等

方的に入射しており，ある到来頻度 I0を示す一次宇宙線

のエネルギーE0と質量組成が入射方向には依存しないこ

とを大前提とする．ここで，空気シャワーアレイが位置

する大気深さをX0 g/cm2とすると，このアレイに天頂方

向から入射する宇宙線は，もちろん大気をX0 g/cm2だけ

通過して観測される．一方，同じ頻度で天頂角θから入

射してくる宇宙線は，大気の厚さ X0 ×secθ g/cm2を通

過してから観測されることになる．従って，同じ頻度で

観測される空気シャワーのサイズを縦軸に，通過した大

気深さ X0 ×secθ g/cm2を横軸として描けば，これは，

エネルギーが E0 の一次宇宙線の平均的な縦方向発達曲

線ということになる． 
次に多く用いられる方法は，空気シャワー荷電粒子に

よって生成される放射光を測定する方法である．この放

射光には二種類ある．その一つは空気チェレンコフ光で

あり，他は空気シンチレーション光である．空気チェレ

ンコフ光は，空気シャワー荷電粒子（主に電子・陽電子）

が屈折率 n の空気中を，ほぼ光速 c で通過することによ

り，粒子の進行方向に対して角度θ = cos -1 (1/n)の方向に

放射される光である．ここで，空気の屈折率 n は，極め

て 1 に近いため，空気チェレンコフ光は，空気シャワー

荷電粒子の進行方向に放射されることになる． 
この空気チェレンコフ光を空気シャワー軸から離れた

地点にある光測定装置で観測する場合を考えてみる．図

7 には，大気中上空から発達をはじめた発達の早い空気

シャワー（図(a)）と，より長く大気を進んでから発達を

はじめた発達の遅いもの（図(b)）をシャワー軸から離れ

た位置Pで観測する場合を描いてある．光測定装置には，

観測高度より上空で生成された空気チェレンコフ光が入

射してくるが，検出器に入射する時刻は，その発生高度

に応じて異なることになる．なお，空気シャワーが大気

中を進行する速度は，ほぼ光速 c であるとする．さて，

この到着時刻に異なりが生じるのは，たとえば位置A お

よびCで発せられた空気チェレンコフ光が測定装置に到

着する時間差は，次のようにして理解できる．すなわち，

位置Aで発生した空気チェレンコフ光が検出器に入射す

るまでの通過距離を lAPとし，さらに位置 C まで空気シ

ャワーが進行する距離を lAC，それから放射される空気チ

ェレンコフ光が検出器に到達するまでの距離を lCP とす

ると，明らかに，lAP < lAC + lCPである．これより，A とC
で発生したチェレンコフ光が検出器に到達する時間差は，

((lAC + lCP) - lAP)/c となるのである．したがって，各時刻に

図 7．シャワー軸遠方の検出器に入射する空気チェレン

コフ光の到着時間分布と縦方向発達の様子との関係． 図 6．等頻度法による平均的な縦方向発達曲線測定の原

理図．詳細は本文参照． 

測定装置に入射する光の量は，それぞれに対応した高度

における空気シャワー電子・陽電子の総数と，それらの

角度分布によって決まる．以上の結果，空気チェレンコ

フ光到着時間分布波形に縦方向発達の様相が反映される

ことになるのである．図からわかるように，発達が早い

（遅い）空気シャワーほど測定される空気チェレンコフ

光到着時間分布波形は狭い（広い）ものとなる．すなわ

ち，光測定装置の出力信号波形を解析することにより，

個々の空気シャワーの縦方向発達情報を得ることができ

ることになるのである．また，同じように，空気チェレ

ンコフ光の横方向分布にも空気シャワー縦方向発達の情

報が反映されることになる．すなわち，発達が早い（遅

い）空気シャワーの場合ほど空気チェレンコフ光横方向

分布は広く（狭く）なるのである．なお，この手法は，

空気チェレンコフ光の代わりとして，生成以後直進する

空気シャワーμ粒子を用いることができる．ただし，μ

粒子数は少ないため，大面積のシールド検出器が必要と

するなどの欠点がある． 
次に，空気シンチレーション光を測定する手法がある．

空気シンチレーション光は，空気シャワー荷電粒子が大

気中の原子・分子を励起し，これが脱励起するときに放

射される光で，空気シャワーの軌跡に沿って等方的に放

射される．ただし，これを精度よく測定するためには大

面積の集光鏡を用いた光測定望遠鏡と，その焦点面に多

数の光センサーを設置した装置を用いる必要がある．現

在では，一次宇宙線のエネルギーが 1018 eV 程度の空気

シャワーに対して，数十 km 遠方においても観測が可能

である．この場合，軌跡に沿った光量測定結果から，ほ

ぼ直接的に空気シャワーの縦方向発達の様相が得られる

ことになる．図 8 には，米国ユタ州で行われている宇宙

線望遠鏡実験で得られた測定結果の一例を示した 9)． 
このように，空気シャワーに伴う光を観測することに

よって，個々の縦方向発達に関する情報が得られるが，

どちらの手法にしても発達のフラクチュエーションの影

響が大きく，残念ながら個々の一次宇宙線の核種を決定

できる状況にはない．従って，多くの観測結果を蓄積し，

質量組成として結果を示すことになる．また，このよう

な光観測は，月の無い晴天夜を選んで実施する必要があ

る．また，放射された光が検出器に到達するまでの間に

受ける大気による散乱吸収の影響を高精度で見積もるた

めに，大気の状態を上空に至るまで把握しなければなら

いなどの欠点を有している．そこで，これらの欠点を克

服する方法として，空気シャワーに伴って放射される電

波を測定する方法が検討されている． 
 

５．本研究所における宇宙線研究 

以上からわかるように，宇宙線空気シャワー実験を行う

には，研究対象とするエネルギー領域の一次宇宙線空気

シャワーが最大発達になる高度付近に空気シャワーアレ

イを設置することが望まれる．これが不可能である場合，

特に対象エネルギー領域が低い場合などは，できるだけ

高高度での観測を行う必要がある．時には，航空機に検

出器を搭載して測定を行うこともある． 
チャカルタヤ山空気シャワーアレイは，この種の観測

所としては，世界最高高度である標高 5,200m に位置し

ている．その大気深さ 550 g/cm 2は，地表のほぼ半分で

あり， 1015から 1016 eV 付近の宇宙線空気シャワーが最

大発達を迎えるため，これ以下のエネルギー領域の宇宙

線観測に最適な場所であるといえる．また，南緯 16 度

21 分にあることから，北半球では不可能な銀河中心方向

を観測することができる，などの特徴を有している． 
 

５.1． 1990年代前半までの研究成果 
設立当初の目的は，銀河系内磁場の影響を受けない一

次宇宙γ線を観測し，その到来方向から 1014 eV以上の高

エネルギー宇宙線起源を解明することであった．ここで

重要なのが，多数の原子核成分の一次宇宙線の中から，

それの 1/100 以下程度しか存在しない一次宇宙γ線をい

かに選別するかということである．そこで着目したのが，

図 8．空気シンチレーション光測定結果による空気シャ

ワー縦方向発達再構成の結果．各測定結果（●）は，光

電子増倍管一本ごとで検出された光電子数を表してい

る．得られた光子量には，空気チェレンコフ光等の成分

も含まれている．各成分量を分離するため，事象ごとに

シミュレーション計算による評価を行う必要がある．図

中，濃淡が異なるヒストグラム(①～④)がそれを表して

いる． 

③  

④ 
①  

②  
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一次宇宙γ線から出発した空気シャワー中のμ粒子数は

一次宇宙原子核のそれに対して，極めて少ないという事

実である．そこで，空気シャワーμ粒子を測定するため

に，図 9 に示すように，当時としては世界最大面積 60 m2

を有したシールド検出器を建設し，それを中心として，

面積約1m2の40台のシンチレーション検出器を半径150 
mの範囲に設置した空気シャワーアレイを完成させた 10, 

11)．このシールド検出器では，600 MeV 以上のμ粒子が

検出できる． さて，このμ粒子数による一次宇宙γ線選

別法は，現在でも用いられている手法であることを指摘

しておきたい． 
この空気シャワーアレイが完成した 1960 年代前半は，

まだ大型計算機は普及しておらず，空気シャワーの解析

からして，ほぼ手計算で行われており，現在要求される

ような精度の高い結果を得ることは不可能な状況であっ

た．それをふまえた上で，図 10 に観測結果を示す 12)．

これは，μ粒子数が少ない空気シャワー（mu-less 
showers）のみを選別し，その到来方向の赤経値の頻度分

布を描いたものである．なお，このmu-less showers数は，

全体の空気シャワー数の約 1/1000 である．この結果を見

ると，赤経 200 から 220 度の方向から到来する宇宙線の

事象数が平均より約 3.8σの過剰を示していることがわ

かる．この選別されたmu-less showers が一次宇宙γ線で

あるとすると，広い領域から高エネルギー宇宙γ線が到

来していることになり，さらなる観測精度の向上，統計

量の増大が期待された． 
つぎに，観測所高度における生き残り陽子の測定を行

った．一次宇宙線陽子は大気原子核と相互作用するが，

観測所高度まで相互作用せずに到来する頻度は，その相

互作用断面積の大きさによる．従って，この生き残り陽

子の頻度を測定すれば，陽子－大気原子核相互作用断面

積を求めることができる．この生き残り陽子の測定は，

μ粒子用のシールド検出器をハドロン検出器として用い

ることにより可能となった．すなわち，生き残り陽子が

検出器シールド物質と相互作用したときに期待される多

量のハドロン生成を確認することによって行った．この

結果，当時の加速器では，到達できなかった 1013 eV エ

ネルギー領域における陽子－空気原子核衝突断面積がエ

ネルギーの増加とともに大きくなっているとの結論を得

た 13)．その結果を図 11 に示す．この結果は，その後，加

速器実験によって得られた陽子－反陽子衝突断面積がエ

ネルギーとともに増加しているとの結論に先駆けるもの

であった．この図には，その後，宇宙線と加速器により

図 9．チャカルタヤ山宇宙物理学研究所に初めて設置さ

れた空気シャワーアレイの検出器配置図．座標原点にμ

粒子測定のための60 m2のシールド検出器がある． 

図 10．μ粒子をほとんど含まない空気シャワー到来方

向の赤経分布．縦軸左は事象数，右は標準偏差値を単位

とした平均からのずれを表す． 

図 11．陽子－大気原子核相互作用断面積の測定結果（黒

枠内）．横軸は，実験室系での陽子の運動量（GeV/c）
で，縦軸は相互作用断面積（mb）である．他の測定結

果は，その後，宇宙線や加速器を用いて得られた結果で

ある．曲線は理論モデルによる計算結果． 

現在までに得られた陽子－大気原子核相互作用断面積の

測定結果，および理論による計算結果を示してある．我々

の結果が，極めて良い結果であったことがお分かりいた

だけると考える． 
次に，一次宇宙線の積分エネルギースペクトル I の測

定結果を得た．I ∝ E－αとしたときのα値が 1015 eV 付

近を境にして，それ以下では，1.6 から 1.7，それ以上 4
×1017 eV までは，2.2±0.2 であることを示した．すなわ

ち，微少ながら，エネルギースペクトラムに折れ曲がり

があることを，世界に先駆けて示唆した 14, 15)．この結果

は，その後，多くの観測所で確認され，この折れ曲がり

（Knee と呼ぶ）の原因究明は，現在の重要な課題の 1 つ

である． 
さて，私がチャカルタヤ山での研究に参加を開始した

のは，1975 年からである．当時の空気シャワーアレイに

おける検出器配置を図 12 に示す．このように検出器配置

範囲を 700 m×700 mに拡張し，5×1016から 3×1018 eV
の宇宙線観測を行っていた．その研究主目的は，超高エ

ネルギー相互作用の解明であった．この頃になると，デ

ータ収集系に PC を用いることや，データ解析に大型計

算機を用いるなど，ハード系やソフト系の開発が精力的

に行われた．ここでは，この時期の観測結果の一例を紹

介するにとどめる．すなわち，上空での縦方向発達の情

報を得るため，60m2μ粒子検出器に，当時としては最も

応答特性が良い光電子増倍管を付加し，空気シャワーμ

粒子の到着時間分布を測定した．空気シャワー軸と検出

器までの垂直距離（core distance）に対する光電子増倍管

出力信号波形の立ち上がり時間と半値幅の測定結果とシ

ミュレーション計算結果とを比較した一例が図 13 であ

る．実線は種々の相互作用モデルを仮定したときのシミ

ュレーション計算結果である．図からわかるように測定

結果は，H モデルを用いたときの結果とほぼ一致してい

る．このモデルは，加速器で得られた陽子－陽子間相互

作用の結果から陽子－大気原子核相互作用モデルを構築

した場合（A モデル）より，より多くのπ粒子多重発生

が起こるもので，入射宇宙線原子核を陽子ではなく原子

番号 20 程度の原子核とした場合に相当する．当時は，一

宇宙線の質量組成に対する情報は少なく，結果として，

対象エネルギー領域において，加速器で得られた結果か

ら予想されるよりπ粒子多重発生数が多い相互作用が起

こっているか，一次宇宙線の質量組成が，原子番号A=20
程度の中重核である可能性があると結論した 16)． 

また，1018 eVを越えるような超高エネルギー宇宙線の

新観測方法の開発を行った．その 1 つとして，空気シャ

ワーに伴う電波の観測を行った．これは，現在の電波観

測の潮流に先駆けるものであった．なお，この間の詳細

は，参考文献を明記するにとどめさせていただく 17, 18)． 
このように，1970年代から1980年代前半にかけては，

世界的に見ても宇宙線を用いた高エネルギー相互作用の

研究が主に行われていた．この状況を一変させたのが，

図 12．1970 年代の本研究所の空気シャワーアレイ．●，

■はシンチレーション検出器の配置位置を示している．

座標原点には 60 m2のμ粒子検出器がある． 

図 13．空気シャワーμ粒子の到着時間波形の立ち上が

り時間(Rise Time)と半値幅(FWHM)とシャワー軸から

の距離との関係．実線は，種々の相互作用モデルを用い

た計算結果． 
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一次宇宙γ線から出発した空気シャワー中のμ粒子数は

一次宇宙原子核のそれに対して，極めて少ないという事

実である．そこで，空気シャワーμ粒子を測定するため

に，図 9 に示すように，当時としては世界最大面積 60 m2

を有したシールド検出器を建設し，それを中心として，

面積約1m2の40台のシンチレーション検出器を半径150 
mの範囲に設置した空気シャワーアレイを完成させた 10, 

11)．このシールド検出器では，600 MeV 以上のμ粒子が

検出できる． さて，このμ粒子数による一次宇宙γ線選

別法は，現在でも用いられている手法であることを指摘

しておきたい． 
この空気シャワーアレイが完成した 1960 年代前半は，

まだ大型計算機は普及しておらず，空気シャワーの解析

からして，ほぼ手計算で行われており，現在要求される

ような精度の高い結果を得ることは不可能な状況であっ

た．それをふまえた上で，図 10 に観測結果を示す 12)．

これは，μ粒子数が少ない空気シャワー（mu-less 
showers）のみを選別し，その到来方向の赤経値の頻度分

布を描いたものである．なお，このmu-less showers数は，

全体の空気シャワー数の約 1/1000 である．この結果を見

ると，赤経 200 から 220 度の方向から到来する宇宙線の

事象数が平均より約 3.8σの過剰を示していることがわ

かる．この選別されたmu-less showers が一次宇宙γ線で

あるとすると，広い領域から高エネルギー宇宙γ線が到

来していることになり，さらなる観測精度の向上，統計

量の増大が期待された． 
つぎに，観測所高度における生き残り陽子の測定を行

った．一次宇宙線陽子は大気原子核と相互作用するが，

観測所高度まで相互作用せずに到来する頻度は，その相

互作用断面積の大きさによる．従って，この生き残り陽

子の頻度を測定すれば，陽子－大気原子核相互作用断面

積を求めることができる．この生き残り陽子の測定は，

μ粒子用のシールド検出器をハドロン検出器として用い

ることにより可能となった．すなわち，生き残り陽子が

検出器シールド物質と相互作用したときに期待される多

量のハドロン生成を確認することによって行った．この

結果，当時の加速器では，到達できなかった 1013 eV エ

ネルギー領域における陽子－空気原子核衝突断面積がエ

ネルギーの増加とともに大きくなっているとの結論を得

た 13)．その結果を図 11 に示す．この結果は，その後，加

速器実験によって得られた陽子－反陽子衝突断面積がエ

ネルギーとともに増加しているとの結論に先駆けるもの

であった．この図には，その後，宇宙線と加速器により

図 9．チャカルタヤ山宇宙物理学研究所に初めて設置さ

れた空気シャワーアレイの検出器配置図．座標原点にμ

粒子測定のための60 m2のシールド検出器がある． 

図 10．μ粒子をほとんど含まない空気シャワー到来方

向の赤経分布．縦軸左は事象数，右は標準偏差値を単位

とした平均からのずれを表す． 

図 11．陽子－大気原子核相互作用断面積の測定結果（黒

枠内）．横軸は，実験室系での陽子の運動量（GeV/c）
で，縦軸は相互作用断面積（mb）である．他の測定結

果は，その後，宇宙線や加速器を用いて得られた結果で

ある．曲線は理論モデルによる計算結果． 

現在までに得られた陽子－大気原子核相互作用断面積の

測定結果，および理論による計算結果を示してある．我々

の結果が，極めて良い結果であったことがお分かりいた

だけると考える． 
次に，一次宇宙線の積分エネルギースペクトル I の測

定結果を得た．I ∝ E－αとしたときのα値が 1015 eV 付

近を境にして，それ以下では，1.6 から 1.7，それ以上 4
×1017 eV までは，2.2±0.2 であることを示した．すなわ

ち，微少ながら，エネルギースペクトラムに折れ曲がり

があることを，世界に先駆けて示唆した 14, 15)．この結果

は，その後，多くの観測所で確認され，この折れ曲がり

（Knee と呼ぶ）の原因究明は，現在の重要な課題の 1 つ

である． 
さて，私がチャカルタヤ山での研究に参加を開始した

のは，1975 年からである．当時の空気シャワーアレイに

おける検出器配置を図 12 に示す．このように検出器配置

範囲を 700 m×700 mに拡張し，5×1016から 3×1018 eV
の宇宙線観測を行っていた．その研究主目的は，超高エ

ネルギー相互作用の解明であった．この頃になると，デ

ータ収集系に PC を用いることや，データ解析に大型計

算機を用いるなど，ハード系やソフト系の開発が精力的

に行われた．ここでは，この時期の観測結果の一例を紹

介するにとどめる．すなわち，上空での縦方向発達の情

報を得るため，60m2μ粒子検出器に，当時としては最も

応答特性が良い光電子増倍管を付加し，空気シャワーμ

粒子の到着時間分布を測定した．空気シャワー軸と検出

器までの垂直距離（core distance）に対する光電子増倍管

出力信号波形の立ち上がり時間と半値幅の測定結果とシ

ミュレーション計算結果とを比較した一例が図 13 であ

る．実線は種々の相互作用モデルを仮定したときのシミ

ュレーション計算結果である．図からわかるように測定

結果は，H モデルを用いたときの結果とほぼ一致してい

る．このモデルは，加速器で得られた陽子－陽子間相互

作用の結果から陽子－大気原子核相互作用モデルを構築

した場合（A モデル）より，より多くのπ粒子多重発生

が起こるもので，入射宇宙線原子核を陽子ではなく原子

番号 20 程度の原子核とした場合に相当する．当時は，一

宇宙線の質量組成に対する情報は少なく，結果として，

対象エネルギー領域において，加速器で得られた結果か

ら予想されるよりπ粒子多重発生数が多い相互作用が起

こっているか，一次宇宙線の質量組成が，原子番号A=20
程度の中重核である可能性があると結論した 16)． 

また，1018 eVを越えるような超高エネルギー宇宙線の

新観測方法の開発を行った．その 1 つとして，空気シャ

ワーに伴う電波の観測を行った．これは，現在の電波観

測の潮流に先駆けるものであった．なお，この間の詳細

は，参考文献を明記するにとどめさせていただく 17, 18)． 
このように，1970年代から1980年代前半にかけては，

世界的に見ても宇宙線を用いた高エネルギー相互作用の

研究が主に行われていた．この状況を一変させたのが，

図 12．1970 年代の本研究所の空気シャワーアレイ．●，

■はシンチレーション検出器の配置位置を示している．

座標原点には 60 m2のμ粒子検出器がある． 

図 13．空気シャワーμ粒子の到着時間波形の立ち上が

り時間(Rise Time)と半値幅(FWHM)とシャワー軸から

の距離との関係．実線は，種々の相互作用モデルを用い

た計算結果． 
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1983 年に発表されたM. Samorski and W. Stummの論文で

ある 19)．彼らは，ドイツ・キール大学の空気シャワーア

レイを用いて観測を行い，はくちょう座 X-3（中性子星

と普通の星との連星系：Cyg X-3）と呼ばれる天体方向か

ら到来する空気シャワーの中から，age パラメータが 1.1
以上を示す 2×1015から 2×1016 eV の空気シャワーを選

別し，その到来時刻とCyg X-3 の連星周期 4.8 時間との

同期性を解析した．その結果，あるフェーズのところの

事象数が，他のフェーズの事象数分布から予想される事

象数より約 4.4σの過剰を示した，というものである．age
≧1.1 は，一次宇宙γ線が作る空気シャワーは原子核成分

宇宙線より発達が早いという特徴があることに基づく選

別条件である．この結果は，Cyg X-3 が高エネルギー宇

宙線の起源天体であることを示唆するものであった． た
だし，現在までに，この結果を支持するような他の観測

結果は得られていないが，1987 年に出現した超新星

1987A で加速されることが期待される高エネルギー宇宙

線の観測が各地で行われたこともあって，宇宙線を用い

た天体物理学的研究が一気に主流となり，現在まで続い

ている．本研究所でも，視野内にあるX 線連星，パルサ

ーや 1987A 等の興味深い天体からの 1013 eV 以上の一次

宇宙γ線の観測を行ったが，到来頻度の上限値を報告す

るにとどまった 20)． 
その後，大規模な空気チェレンコフ望遠鏡を用いた観

測が各地で実施されるようになり，大きな進展を見せ，

X 線連星やパルサー，超新星残骸において少なくとも高

エネルギー電子が加速されているとの確証が得られてい

る．現在さらに大型の望遠鏡施設が建設中であり，高エ

ネルギー原子核成分の加速の解明に向けて研究が進めら

れている． 
 

５.２． 1990年代後半以後における研究成果 
ここでは，1990 年代後半から現在に至るまでの研究内

容について紹介させていただく．まず，1996 年当時の空

気シャワーアレイでの検出器配置図を図 14 に示す．1013 

eV 程度の空気シャワーを観測するため，シンチレーショ

ン検出器は約半径 60m の範囲内に配置した 21）．さらに，

空気チェレンコフ光測定装置（図中★）8 台を配置した．

この空気チェレンコフ光測定装置には，立ち上がり応答

2ns と極めて特性の良い光電子増倍管を用いた．以上の

構成で，空気シャワー観測を行うと同時に，空気チェレ

ンコフ光の到着時間分布および横方向分布を測定し，観

測高度上空での縦方向発達の情報を得た． 
(1) 到来方向異方性 
  宇宙線が銀河系内磁場の影響を受け，その進行方向が

変化することから，加速源を同定することが困難である

ことは既に述べた．しかし，仮に，宇宙線加速源が太陽

系の近傍に存在しているならば，その天体とそれほど異

ならない方向に宇宙線到来方向異方性が期待できる．理

論計算によれば，その異方性の強度は 0.1 %の数倍程度

である．これを検出するためには，気圧や気温の変動や

測定装置の不安定性などによる測定結果への影響を高い

精度で較正可能な実験を行う必要がある．第 15 図には，

本研究所で観測した宇宙線過剰の有無の測定結果を各銀

経毎に示してある．各図の横軸は銀緯を表し，すなわち，

値 0 が銀画面を表し，縦軸は観測された宇宙線の事象数

図 14．1996 から 2005 年までの空気シャワーアレイ．

○，△，□はシンチレーション検出器．★は空気チェレ

ンコフ光測定装置．座標原点には，60m2μ粒子検出器

がある． 

図 15．銀河座標系を用いた宇宙線到来方向異方性測定

結果．各図は銀経幅 40 度ごとに区切った結果．横軸は

銀緯，縦軸は，観測された事象数／期待される事象数．

実線はデータ点を関数フィットしたもの．詳細は本文参

照． 

Nobs と，宇宙線が一様等方的に到来すると仮定したとき

のその期待値 Nexpとの比である．銀経 220 から 340 度に

かけて銀河面方向に有意な宇宙線過剰があることがわか

る 22, 23）．この方向は，銀河系で最も強いガンマ線源であ

る帆座超新星残骸（Vela SNR)の方向に近く，非常に興味

深い．しかし，観測された宇宙線過剰がVela SNR の寄与

によるものかどうかは，詳細なシミュレーション計算結

果との比較により検討しなければならない．なぜなら，

このようなエネルギー領域の宇宙線は，銀河系磁場にま

きつきながら伝播してくるため，過剰を示す方向は，太

陽近傍の銀河系磁場構造の詳細に強い影響を受けるから

である．一方，太陽近傍の銀河系磁場方向の測定結果は，

銀経で 245 から 280 度までの値のみが報告されており，

いまだ確立されていないのが現状である 24）．また，宇宙

線過剰の強度は，起源天体までの距離とその年齢に強く

依存する．ここで注目しているVela SNR についていえば，

その距離は 500 から 600 pc が定説であるが，最近では，

その半分の 250 pc であるとの報告がなされている 25)．ま

た，超新星爆発の時期は，10 4 年前と言われているが，

同じ場所で 10 5年前にも超新星爆発があったとの報告も

ある 26)．そこで，太陽系近傍における銀河磁場の方向を

測定結果の範囲以内で変えながら，Vela SNR を起源天体

と仮定して，宇宙線伝播のシミュレーション計算を行っ

た 27）．ここでは，Vela SNR までの距離を 600 pc と設定

している．図 16 には，計算の結果得られた超新星の誕生

以後の本天体起源宇宙線の拡散の様子を示した．図中の

座標(0,8500)に太陽系があり，（-596,8564）にVela SNR が

あるとしている．また，図中に示してある数字は，超新

星爆発後の経過時間の値である．図からわかるように，

Vela SNR の年齢が 104年で，太陽までの距離が約 250 pc
であるか，または，距離が 600 pc であっても，年齢が 105

年であれば，太陽系で，この天体起源の宇宙線が観測で

きることになり，その強度もほぼ観測結果と一致するこ

とがわかった．また，過剰を示す方向は，太陽系近傍で

の銀河磁場方向を銀経 260 度程度に仮定すると，観測結

果をよく再現できることもわかった． 
(2) 質量組成と一次宇宙線エネルギースペクトル 
宇宙線質量組成の情報は，起源天体の同定や銀河系内伝

播に関する情報を得る上で極めて重要である．しかし，

何代にもわたる相互作用を経て観測される空気シャワー

の情報から，一次宇宙線質量組成を導出するには，膨大

なシミュレーション計算が必要であり，その分，多くの

不確定要素が影響してくる．そこで，最終結果の信頼性

を確立するために重視した点が 2 つある．1 つ目は，直

接測定が得られているエネルギー領域で，空気シャワー

観測による質量組成測定を行い，直接測定結果と同じ結

果が得られていることを示し，その手法の信頼性を確認

する．その上で，同じ手法を用いて，より高いエネルギ

ー領域の結果を得る．第二に，できるだけ独立な測定手

法によって結果を得，それぞれの一致性を示めし，測定

結果に対する信頼度を向上させる． 
まず，空気シャワーアレイのみの測定結果からは，等

頻度法を用いて，観測高度より深い大気深さでの縦方向

発達の情報を得，それらの結果から一次宇宙線質量組成

についての情報を導き出した．等頻度法によって得られ

た縦方向発達の結果を図 17 に示す 28)．図中波線は観測

結果を最もよく説明できる質量組成を仮定したときに期

待される等頻度曲線である．ただし，測定の精度を考慮

し，シミュレーション計算で仮定した一次宇宙線は，陽

子と鉄原子核のみの混合であるとし，その混合比の最適

値を用いた場合の計算結果を示したものである．この最

適値を用いて ln A の平均値を算出する． 
次に，空気チェレンコフ光の到着時間分布と横方向分

布測定結果を用いて，それぞれ独立に質量組成を導出し

た．この場合，測定結果と比較するシミュレーション計

図 16．シミュレーション計算による Vela SNR 起源の

宇宙線の拡散の様子．時間(Time)は，超新星爆発後の時

間（単位：年）を表す． 
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1983 年に発表されたM. Samorski and W. Stummの論文で

ある 19)．彼らは，ドイツ・キール大学の空気シャワーア

レイを用いて観測を行い，はくちょう座 X-3（中性子星

と普通の星との連星系：Cyg X-3）と呼ばれる天体方向か

ら到来する空気シャワーの中から，age パラメータが 1.1
以上を示す 2×1015から 2×1016 eV の空気シャワーを選

別し，その到来時刻とCyg X-3 の連星周期 4.8 時間との

同期性を解析した．その結果，あるフェーズのところの

事象数が，他のフェーズの事象数分布から予想される事

象数より約 4.4σの過剰を示した，というものである．age
≧1.1 は，一次宇宙γ線が作る空気シャワーは原子核成分

宇宙線より発達が早いという特徴があることに基づく選

別条件である．この結果は，Cyg X-3 が高エネルギー宇

宙線の起源天体であることを示唆するものであった． た
だし，現在までに，この結果を支持するような他の観測

結果は得られていないが，1987 年に出現した超新星

1987A で加速されることが期待される高エネルギー宇宙

線の観測が各地で行われたこともあって，宇宙線を用い

た天体物理学的研究が一気に主流となり，現在まで続い

ている．本研究所でも，視野内にあるX 線連星，パルサ

ーや 1987A 等の興味深い天体からの 1013 eV 以上の一次

宇宙γ線の観測を行ったが，到来頻度の上限値を報告す

るにとどまった 20)． 
その後，大規模な空気チェレンコフ望遠鏡を用いた観

測が各地で実施されるようになり，大きな進展を見せ，

X 線連星やパルサー，超新星残骸において少なくとも高

エネルギー電子が加速されているとの確証が得られてい

る．現在さらに大型の望遠鏡施設が建設中であり，高エ

ネルギー原子核成分の加速の解明に向けて研究が進めら

れている． 
 

５.２． 1990年代後半以後における研究成果 
ここでは，1990 年代後半から現在に至るまでの研究内

容について紹介させていただく．まず，1996 年当時の空

気シャワーアレイでの検出器配置図を図 14 に示す．1013 

eV 程度の空気シャワーを観測するため，シンチレーショ

ン検出器は約半径 60m の範囲内に配置した 21）．さらに，

空気チェレンコフ光測定装置（図中★）8 台を配置した．

この空気チェレンコフ光測定装置には，立ち上がり応答

2ns と極めて特性の良い光電子増倍管を用いた．以上の

構成で，空気シャワー観測を行うと同時に，空気チェレ

ンコフ光の到着時間分布および横方向分布を測定し，観

測高度上空での縦方向発達の情報を得た． 
(1) 到来方向異方性 
  宇宙線が銀河系内磁場の影響を受け，その進行方向が

変化することから，加速源を同定することが困難である

ことは既に述べた．しかし，仮に，宇宙線加速源が太陽

系の近傍に存在しているならば，その天体とそれほど異

ならない方向に宇宙線到来方向異方性が期待できる．理

論計算によれば，その異方性の強度は 0.1 %の数倍程度

である．これを検出するためには，気圧や気温の変動や

測定装置の不安定性などによる測定結果への影響を高い

精度で較正可能な実験を行う必要がある．第 15 図には，

本研究所で観測した宇宙線過剰の有無の測定結果を各銀

経毎に示してある．各図の横軸は銀緯を表し，すなわち，

値 0 が銀画面を表し，縦軸は観測された宇宙線の事象数

図 14．1996 から 2005 年までの空気シャワーアレイ．

○，△，□はシンチレーション検出器．★は空気チェレ

ンコフ光測定装置．座標原点には，60m2μ粒子検出器

がある． 

図 15．銀河座標系を用いた宇宙線到来方向異方性測定

結果．各図は銀経幅 40 度ごとに区切った結果．横軸は

銀緯，縦軸は，観測された事象数／期待される事象数．

実線はデータ点を関数フィットしたもの．詳細は本文参

照． 

Nobs と，宇宙線が一様等方的に到来すると仮定したとき

のその期待値 Nexpとの比である．銀経 220 から 340 度に

かけて銀河面方向に有意な宇宙線過剰があることがわか

る 22, 23）．この方向は，銀河系で最も強いガンマ線源であ

る帆座超新星残骸（Vela SNR)の方向に近く，非常に興味

深い．しかし，観測された宇宙線過剰がVela SNR の寄与

によるものかどうかは，詳細なシミュレーション計算結

果との比較により検討しなければならない．なぜなら，

このようなエネルギー領域の宇宙線は，銀河系磁場にま

きつきながら伝播してくるため，過剰を示す方向は，太

陽近傍の銀河系磁場構造の詳細に強い影響を受けるから

である．一方，太陽近傍の銀河系磁場方向の測定結果は，

銀経で 245 から 280 度までの値のみが報告されており，

いまだ確立されていないのが現状である 24）．また，宇宙

線過剰の強度は，起源天体までの距離とその年齢に強く

依存する．ここで注目しているVela SNR についていえば，

その距離は 500 から 600 pc が定説であるが，最近では，

その半分の 250 pc であるとの報告がなされている 25)．ま

た，超新星爆発の時期は，10 4 年前と言われているが，

同じ場所で 10 5年前にも超新星爆発があったとの報告も

ある 26)．そこで，太陽系近傍における銀河磁場の方向を

測定結果の範囲以内で変えながら，Vela SNR を起源天体

と仮定して，宇宙線伝播のシミュレーション計算を行っ

た 27）．ここでは，Vela SNR までの距離を 600 pc と設定

している．図 16 には，計算の結果得られた超新星の誕生

以後の本天体起源宇宙線の拡散の様子を示した．図中の

座標(0,8500)に太陽系があり，（-596,8564）にVela SNR が

あるとしている．また，図中に示してある数字は，超新

星爆発後の経過時間の値である．図からわかるように，

Vela SNR の年齢が 104年で，太陽までの距離が約 250 pc
であるか，または，距離が 600 pc であっても，年齢が 105

年であれば，太陽系で，この天体起源の宇宙線が観測で

きることになり，その強度もほぼ観測結果と一致するこ

とがわかった．また，過剰を示す方向は，太陽系近傍で

の銀河磁場方向を銀経 260 度程度に仮定すると，観測結

果をよく再現できることもわかった． 
(2) 質量組成と一次宇宙線エネルギースペクトル 
宇宙線質量組成の情報は，起源天体の同定や銀河系内伝

播に関する情報を得る上で極めて重要である．しかし，

何代にもわたる相互作用を経て観測される空気シャワー

の情報から，一次宇宙線質量組成を導出するには，膨大

なシミュレーション計算が必要であり，その分，多くの

不確定要素が影響してくる．そこで，最終結果の信頼性

を確立するために重視した点が 2 つある．1 つ目は，直

接測定が得られているエネルギー領域で，空気シャワー

観測による質量組成測定を行い，直接測定結果と同じ結

果が得られていることを示し，その手法の信頼性を確認

する．その上で，同じ手法を用いて，より高いエネルギ

ー領域の結果を得る．第二に，できるだけ独立な測定手

法によって結果を得，それぞれの一致性を示めし，測定

結果に対する信頼度を向上させる． 
まず，空気シャワーアレイのみの測定結果からは，等

頻度法を用いて，観測高度より深い大気深さでの縦方向

発達の情報を得，それらの結果から一次宇宙線質量組成

についての情報を導き出した．等頻度法によって得られ

た縦方向発達の結果を図 17 に示す 28)．図中波線は観測

結果を最もよく説明できる質量組成を仮定したときに期

待される等頻度曲線である．ただし，測定の精度を考慮

し，シミュレーション計算で仮定した一次宇宙線は，陽

子と鉄原子核のみの混合であるとし，その混合比の最適

値を用いた場合の計算結果を示したものである．この最

適値を用いて ln A の平均値を算出する． 
次に，空気チェレンコフ光の到着時間分布と横方向分

布測定結果を用いて，それぞれ独立に質量組成を導出し

た．この場合，測定結果と比較するシミュレーション計

図 16．シミュレーション計算による Vela SNR 起源の

宇宙線の拡散の様子．時間(Time)は，超新星爆発後の時

間（単位：年）を表す． 
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算では，一次宇宙線が陽子，鉄の他にヘリウム，炭素，

シリコン，それぞれの原子核の混合であると仮定した 29）．

まず，空気チェレンコフ光到着時間波形の立ち上がり時

間 T10-90 の測定結果とシミュレーション計算結果の比較

を描いたのが図 18 である．最終的には，エネルギーごと

に最尤法を用いて陽子，ヘリウム，炭素，シリコン，鉄

の混合比を決定した 30)． 
次に，空気チェレンコフ光の横方向分布測定結果につ

いてであるが，まず，測定で得られた一次宇宙線が陽子，

および鉄と考えられる事象を図 19 に示した．陽子の場合

の横方向分布は，鉄の場合のそれと比較して全体的にシ

ャワー軸からの距離 r が大きくなるにつれて，光子数ρ

の減少が早いことがわかる．この空気チェレンコフ光横

方向分布測定結果を次式で解析することにより，個々の

事象に対してβ値を得る． 

   0/
0/)( RrRrAr    

このβ値の分布とシミュレーション計算結果とを比較

することにより，一次宇宙線エネルギーの関数として一

次宇宙線核の混合比を決定する 31）．測定結果の 1 例を図

20 に示す． 
以上のように，等頻度法，空気チェレンコフ光到着時

間分布と空気チェレンコフ光横方向分布，これら 3 つの

測定結果を用いて独立に得られた一次宇宙線質量組成の

結果を図 21 に示す．縦軸は，ln A（ここでAは原子番号）

を表している．我々の結果のほかに，低エネルギー側で

の直接測定の結果や他のグループによる間接測定の結果

も示してある．まず，3 つの手法による我々の結果（図

中，等頻度法：□，空気チェレンコフ光到着時間分布：

□，空気チェレンコフ光横方向分布：■，●）は，測定

図 17．等頻度法による縦方向発達測定結果．点線は，

一次宇宙線核組成を陽子と鉄の混合と仮定したとき，最

も測定結果を再現する混合比を用いたときのシミュレ

ーション計算結果 

図 18．空気チェレンコフ光到着時間波形の立ち上がり

時間 T10-90 の測定結果（図中黒点）とシミュレーション

計算結果（図中モザイク部分）の比較．図(a)は，一次宇

宙線が陽子である場合の計算結果との比較．図(b)は同じ

く一次宇宙線が鉄である場合． 

図 19．空気チェレンコフ光横方向分布測定結果の例．

横軸は空気シャワー軸からの距離，縦軸は光子数に比

例．(a)一次宇宙線核種が陽子と考えられる事例 (b)同じ

く鉄と考えられる事例． 

精度内でよく一致している．また，1014 eV 領域では，我々

の結果と直接測定の結果（   ，  ）が良く一致している

のがわかる．一方，空気シャワー観測による他のグルー

プの結果との一致性は極めて良くない．この点は，相互

の検討を深めていくなど，今後の課題である． 
我々の結果は，エネルギーが大きくなるにしたがって，

重い原子核成分に変化していることを明瞭に示している．

そして，Knee 領域付近では，ほぼ一定となっている．成

分ごとの解析では，この付近でヘリウム成分が優勢とな

っているようだ．その後は，さらに重い成分へと変化し

ている． 
以上述べてきたように，多くの点で各グループ間の結

果の不一致が解消されておらず，宇宙線起源に関する統

一的な見解が確立できる段階には至っていない．我々の

結果だけから判断すると，超新星および超新星残骸を起

源とするモデルが予言する結果と矛盾しないようである．

特に，Knee 領域でヘリウム成分が優勢となる結果は，ウ

ォルフ－レイエ星のような重い星の超新星爆発の寄与が

大きいという理論的指摘 34)に合致している． 
次に，我々の一次宇宙線質量組成の結果を考慮して得

られた一次宇宙線エネルギースペクトルが図 22 である．

なお，一次宇宙線質量組成の情報を考慮することにより，

観測される空気シャワーサイズからエネルギーへの変換

精度が向上することを，特に断っておきたい．図中黒丸

が我々の結果であり，比較のため他のグループの結果も

示してある．なお，縦軸は，エネルギースペクトルの微

細な形状がわかりやすくなるように E 2.5 (GeV 2.5)を乗じ

てある．図からわかるように，3×1015 eV 付近に折れ曲

がりが確認できる 28)．この形状から Knee と呼ばれてい

る訳であるが，加速現領域，または銀河系円盤からの漏

れの影響であると予測される．今後，銀河系内や活動的

天体内の磁場の情報がより深まれば，それを考慮した精

密なシミュレーション計算結果との比較が行われること

が期待される． 

５.３． 今後の研究 
一次宇宙線の最高エネギーは 1020 eV 代に到達してい

るが，このような超高エネルギー宇宙線は，銀河系磁場

の影響をほとんど受けずに到来することが期待される．

図 21．一次宇宙線核組成測定結果．我々の結果は，○：

等頻度法，□：空気チェレンコフ光到着時間分布，■，

●：空気チェレンコフ光横方向分布によるもの．直接測

定は，  : JACEE32)，  ：RUNJOB33)．他は，他の空

気シャワー実験グループの結果． 

図 22．Knee 領域一次宇宙線の微分エネルギースペクト

ラム測定結果．我々の結果は●印．比較のため他のグル

ープによる測定結果も描いてある． 

図 20．空気チェレンコフ光横方向分布測定結果のβ分

布（実線ヒストグラム）．陽子 22%（点線），炭素 45%
（一点鎖線），鉄33%（破線）の場合の計算結果とそれ

らの合計の分布（黒曲線）． 
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算では，一次宇宙線が陽子，鉄の他にヘリウム，炭素，

シリコン，それぞれの原子核の混合であると仮定した 29）．

まず，空気チェレンコフ光到着時間波形の立ち上がり時

間 T10-90 の測定結果とシミュレーション計算結果の比較

を描いたのが図 18 である．最終的には，エネルギーごと

に最尤法を用いて陽子，ヘリウム，炭素，シリコン，鉄

の混合比を決定した 30)． 
次に，空気チェレンコフ光の横方向分布測定結果につ

いてであるが，まず，測定で得られた一次宇宙線が陽子，

および鉄と考えられる事象を図 19 に示した．陽子の場合

の横方向分布は，鉄の場合のそれと比較して全体的にシ

ャワー軸からの距離 r が大きくなるにつれて，光子数ρ

の減少が早いことがわかる．この空気チェレンコフ光横

方向分布測定結果を次式で解析することにより，個々の

事象に対してβ値を得る． 

   0/
0/)( RrRrAr    

このβ値の分布とシミュレーション計算結果とを比較

することにより，一次宇宙線エネルギーの関数として一

次宇宙線核の混合比を決定する 31）．測定結果の 1 例を図

20 に示す． 
以上のように，等頻度法，空気チェレンコフ光到着時

間分布と空気チェレンコフ光横方向分布，これら 3 つの

測定結果を用いて独立に得られた一次宇宙線質量組成の

結果を図 21 に示す．縦軸は，ln A（ここでAは原子番号）

を表している．我々の結果のほかに，低エネルギー側で

の直接測定の結果や他のグループによる間接測定の結果

も示してある．まず，3 つの手法による我々の結果（図

中，等頻度法：□，空気チェレンコフ光到着時間分布：

□，空気チェレンコフ光横方向分布：■，●）は，測定

図 17．等頻度法による縦方向発達測定結果．点線は，

一次宇宙線核組成を陽子と鉄の混合と仮定したとき，最

も測定結果を再現する混合比を用いたときのシミュレ

ーション計算結果 

図 18．空気チェレンコフ光到着時間波形の立ち上がり

時間 T10-90 の測定結果（図中黒点）とシミュレーション

計算結果（図中モザイク部分）の比較．図(a)は，一次宇

宙線が陽子である場合の計算結果との比較．図(b)は同じ

く一次宇宙線が鉄である場合． 

図 19．空気チェレンコフ光横方向分布測定結果の例．

横軸は空気シャワー軸からの距離，縦軸は光子数に比

例．(a)一次宇宙線核種が陽子と考えられる事例 (b)同じ

く鉄と考えられる事例． 

精度内でよく一致している．また，1014 eV 領域では，我々

の結果と直接測定の結果（   ，  ）が良く一致している

のがわかる．一方，空気シャワー観測による他のグルー

プの結果との一致性は極めて良くない．この点は，相互

の検討を深めていくなど，今後の課題である． 
我々の結果は，エネルギーが大きくなるにしたがって，

重い原子核成分に変化していることを明瞭に示している．

そして，Knee 領域付近では，ほぼ一定となっている．成

分ごとの解析では，この付近でヘリウム成分が優勢とな

っているようだ．その後は，さらに重い成分へと変化し

ている． 
以上述べてきたように，多くの点で各グループ間の結

果の不一致が解消されておらず，宇宙線起源に関する統

一的な見解が確立できる段階には至っていない．我々の

結果だけから判断すると，超新星および超新星残骸を起

源とするモデルが予言する結果と矛盾しないようである．

特に，Knee 領域でヘリウム成分が優勢となる結果は，ウ

ォルフ－レイエ星のような重い星の超新星爆発の寄与が

大きいという理論的指摘 34)に合致している． 
次に，我々の一次宇宙線質量組成の結果を考慮して得

られた一次宇宙線エネルギースペクトルが図 22 である．

なお，一次宇宙線質量組成の情報を考慮することにより，

観測される空気シャワーサイズからエネルギーへの変換

精度が向上することを，特に断っておきたい．図中黒丸

が我々の結果であり，比較のため他のグループの結果も

示してある．なお，縦軸は，エネルギースペクトルの微

細な形状がわかりやすくなるように E 2.5 (GeV 2.5)を乗じ

てある．図からわかるように，3×1015 eV 付近に折れ曲

がりが確認できる 28)．この形状から Knee と呼ばれてい

る訳であるが，加速現領域，または銀河系円盤からの漏

れの影響であると予測される．今後，銀河系内や活動的

天体内の磁場の情報がより深まれば，それを考慮した精

密なシミュレーション計算結果との比較が行われること

が期待される． 

５.３． 今後の研究 
一次宇宙線の最高エネギーは 1020 eV 代に到達してい

るが，このような超高エネルギー宇宙線は，銀河系磁場

の影響をほとんど受けずに到来することが期待される．

図 21．一次宇宙線核組成測定結果．我々の結果は，○：

等頻度法，□：空気チェレンコフ光到着時間分布，■，

●：空気チェレンコフ光横方向分布によるもの．直接測

定は，  : JACEE32)，  ：RUNJOB33)．他は，他の空

気シャワー実験グループの結果． 

図 22．Knee 領域一次宇宙線の微分エネルギースペクト

ラム測定結果．我々の結果は●印．比較のため他のグル

ープによる測定結果も描いてある． 

図 20．空気チェレンコフ光横方向分布測定結果のβ分

布（実線ヒストグラム）．陽子 22%（点線），炭素 45%
（一点鎖線），鉄33%（破線）の場合の計算結果とそれ

らの合計の分布（黒曲線）． 
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一方，その到来方向分布測定結果は，ほぼ一様であり，

また，銀河系内活動天体の磁場強度や規模を考えると，

このような宇宙線は銀河系外から到来するものと考えら

れている．そうであれば，どこかのエネルギー領域で高

エネルギー宇宙線起源が銀河系内から系外に移行してい

ることになる．しかしながら，図 1 に示した宇宙線のエ

ネルギースペクトルを見る限り，この移行を示すような

大きな変化は見当たらない．しかし，一次宇宙線質量組

成には大きな変化が起こる可能性がある．これは，超高

エネルギー宇宙線が銀河系外活動天体を起源とすると，

たとえ加速された核種が重い原子核であったとしても，

その天体内の強い光子場や銀河間物質との相互作用によ

って，太陽系に到達するまでに陽子などの軽い核に変化

してしまうことになるからである．これを支持する結果

の一例を図 23 に示す 35）．これは，宇宙線望遠鏡実験で

得られた予備的な測定結果であるが，一次宇宙線のエネ

ルギーが 1018 eV を越えると，一次宇宙線核種が陽子な

どの極めて軽い核になることは間違いないようである．

また，到来方向分布は，ほぼ一様であり，また，個々の

超高エネルギー宇宙線到来方向に銀河系内活動天体が見

当たらないなど，これらの宇宙線は銀河系外起源である

ことを強く示唆している．一方，1018 eV よりエネルギー

が小さくなるにつれて，次第に重い核種に移行している

徴候が窺える．このまま，Knee 領域までスムーズに重い

核に変化していくのか，または，どこかのエネルギー領

域で急激に変化しているのか，極めて興味深い．運良く

急激な変化が発見できれば，このエネルギー領域こそ銀

河系内起源天体における宇宙線加速限界を示すものであ

り，銀河系内起源天体の解明に大きく貢献する結果とな

る． 

そこで，我々は，対象とするエネルギー領域を 1016 eV
以上に設定し，新たな空気シャワーアレイを建設した 36）．

その検出器配置図が図 24 である．この空気シャワーアレ

イには，さらに空気チェレンコフ光測定装置 7 台を配置

し，今までと同様，空気チェレンコフ光到着時間と横方

向分布を測定している．現在，測定結果を解析中であり，

できるだけ早く最終結果を得るべく努力している． 

  
６．最後に 
高エネルギー宇宙線の観測は，多数の相互作用を経た結

果である空気シャワーの測定，すなわち，間接測定に頼

わらざるを得ない状況にある．また，一次宇宙線が陽子

や鉄などの原子核が主成分であり，銀河系内や銀河間の

磁場の影響を受け，その起源天体，加速機構や伝播機構

など，まさに根本的な課題の解明になかなか到達できな

い．しかし，宇宙における宇宙線の重要さは，宇宙線が

有する総エネルギー量の多さばかりでなく，最高で

1020eV を越えていることからしても，宇宙の激烈な現象

の解明には極めて重要な存在であることは疑う余地もな

い．近年，宇宙ニュートリノや重力波の検出によって，

宇宙における現象の理解が格段に進んできているが，そ

の中で，唯一残されている課題が，この高エネルギー宇

宙線の起源の解明である．今後，若い世代の優秀な研究

者の参加によって，さらに優れた成果がもたらされるこ

とを期待したい． 
以上，チャカルタヤ山宇宙物理学研究所における宇宙

線空気シャワー実験を紹介してきたが，宇宙線研究の内

容の一端でもご理解いただけたのであれば幸いである． 

図 23．一次宇宙線エネルギーに対する Xmax測定結果．

実線は，一次宇宙線核種を仮定したシミュレーション計

算結果，一点鎖線と■：陽子 100%の場合，実線と■：

鉄原子核 100%の場合． 

図 24．1016 eV 以上の一次宇宙線質量組成を測定するた

めに設置した新空気シャワーアレイ．三角，四角印はシ

ンチレーション検出器．星印は，7台の空気チェレンコ

フ光観測装置．前半の配置場所★，後半の配置場所☆． 
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  暗黒エネルギー問題と修正された重力理論 
 

山内 大介＊ 
 

Dark energy problem and modified theory of gravity 
 

Daisuke YAMAUCHI＊ 
 
 
 
１． 標準宇宙論と未解決問題 
□本稿の最初に，現代宇宙論の一つの到達点である標準

的な宇宙モデル，「標準宇宙論」について概観し，残され

た未解決問題について議論する． 
 

１．１． 宇宙論の現状 
□宇宙論とは，宇宙全体やその内部に存在する構造物が，

どのように形成され，そして発展してきたのかについて，

科学的手法を用いて理論的・観測的に解明していく学問

である．特に，近年の観測技術の発展により，標準的な

宇宙モデルはほぼ確立しており，それは次のようなもの

である． 
□まず，大局的なスケール（超銀河団を超えるスケール, 
約 100 [ Mpc ] 以上）で宇宙を平均して見た場合，特別な

場所は存在せず（一様性），また特別な方向も存在しない

（等方性）という一様等方宇宙モデルを採用している．

この一様性・等方性については，ビッグバン後約 38 万年

頃に原子が形成され，光が直進できるようになった時期

の残光である宇宙マイクロ波背景放射（Cosmic 
Microwave Background：CMB）の精密観測が行われたこ

とにより，妥当性が確認されている．CMB とは，天球

上の全方向からほぼ等方的に観測されるマイクロ波であ

り、そのスペクトルは 2.725 [ K ]の黒体輻射に極めてよ

く一致することが知られている．重要な点としては，

CMB には約 10-5 程度の非等方性が含まれている点であ

る（図１参照）．この揺らぎは宇宙論パラメータや宇宙の

幾何学を定めることで理論的に予言することが出来，実

際の観測と比較することで宇宙モデルを決定することが

可能となる． 

                                                                  
*特別助教 物理学教室 
Assistant professor, Institute of Physics 
 

□最新の CMB 観測衛星 Planck の観測結果(1)によると、

通常の物質を構成するバリオンの量は，宇宙全体の約5%
程度に過ぎず、約 27%がほぼ重力相互作用しか行わない

冷たい暗黒物質で構成され，残りの約 68%が宇宙を加速

させる原因となる正体不明のエネルギー（暗黒エネルギ

ー）であることが分かっている（図２参照）．またこのモ

デルでは一定の空間曲率が許容されているが，CMB の

観測からこの曲率は非常に小さく制限されており，この

宇宙は極めて平坦に近い宇宙であることが判明している． 
□このような一様等方宇宙モデルは，観測を非常に良く

説明するモデルであるが，そもそもなぜこのような条件

の宇宙が生じたのかという疑問が生じてくる．その疑問

に対し説明を与える最も有力なモデルが宇宙初期におけ

る指数関数的急膨張（インフレーション）を仮定するモ

デルである．このインフレーションモデルは，ビッグバ

ン宇宙論におけるいくつかの問題（地平線問題，平坦性

問題，モノポール問題）を一挙に解決する解法として導

入された．宇宙初期の光速を超える急膨張によって，当

初因果関係を持っていた小さな領域を現在観測可能な範

囲を超えて拡大することにより，非常に一様で等方な宇

宙を実現することが出来る．さらに，インフレーション

モデルでは，インフレーションを生じさせる場としてイ

ンフラトンという場を仮定するが，その場の量子的な揺

らぎから，超銀河団，銀河団，銀河のような大規模構造

の種となるわずかな密度揺らぎを生成することも可能に

している． 
 

１．２． 宇宙論の未解決問題 
□標準的な宇宙モデルは観測を非常によく再現するが，

依然として多くの本質的な疑問も多く残されている．未

解決問題の中でも重要な課題としては次のようなものが

考えられる：実際に宇宙最初期で起こったインフレーシ 
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