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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たが、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。

本研究では、バックグラウンドを理解・低減する研究を行った。先行研究から現在

NEWAGEの検出感度を制限しているバックグラウンドは µ-PICに含まれる U/Th系列の

崩壊により生じる α線であることが示唆された。そこで HPGe検出器を用いて検出器各部

分の U/Th含有量を測定し、測定値を元にシミュレーションをすることで、主要なバックグ

ラウンド源を発見した。

バックグラウンドの低減に関して、主要なバックグラウンド源を含む材料について、低

バックグラウンドな新材料を発見し、低バックグラウンド検出器を開発した。また低バック

グラウンド検出器が想定通りに低バックグラウンド化しているかの確認を行った。
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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 4.9%でしかなく、残りの 26.8%が

暗黒物質、68.3%が暗黒エネルギーであると考えられている (図 1.1[1])。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。最新の宇宙観測から宇宙の 68.3%が暗黒エネルギー、

26.8%が暗黒物質、4.9%が既知の物質とされている [1]。

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 [2]。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。
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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

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]。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。
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図 1.2 NGC6503の回転曲線 [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の回転速

度への寄与、一点鎖線は銀河ハローの見えない質量による寄与であり、実線はそれらの和

を示す。

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。特に重力源が大き

くなく背景の銀河が歪む程度の場合の重力レンズ効果のこと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。

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 [5]。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

1.3中の緑線は弾丸銀河団を弱い重力レンズ効果を用いて観測した暗黒物質の空間分布であ

る。また銀河団「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が図 1.3

中左図、X線天文衛星チャンドラを用いた X線での観測結果が図 1.3中右図である。その

結果、X線で観測された高温プラズマに対して反応率の低い暗黒物質が先行する分布が得ら

れた。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。
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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 1.3 1E 0657-56領域の観測結果 [5]。左図は可視光で、右図は X線での観測結果。両

図の緑線は弱い重力レンズ効果により見積もられた暗黒物質の質量分布。

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ことのできる理論のことである。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 [6]。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 1.4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
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イ観測 [7]、CMB観測 [1]、バリオン音響振動 (Baryon Acoustic Oscillation : BAO)観測

[8]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。

宇宙の発展の仕方を決めるうえで非常に重要なのがフリードマン方程式である。スケールファ
クター aはパラメータを用いて式 (1.2)のように書くことができる。

(
ȧ

a

)2

= H2
0

(
Ωm

a3
+

Ωr

a4
+ ΩΛ − Ωk

a2

)
(1.2)

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る。式 (1.2)は規格化された
フリードマン方程式であり、この式を解くことで宇宙の収縮や膨張、宇宙の平坦性、ビッグバ
ンの存在の有無といった宇宙の発展の様子を求めることができる。式 (1.2)から分かるように宇
宙の発展は宇宙論パラメータに依存している。図 1.4では、ΩΛ、Ωmの値に対して宇宙の発展
の様子が記されている。また宇宙論パラメータは、Ia型超新星爆発、宇宙マイクロ波背景放射、
バリオン音響振動 (BAO)の観測などから図 1.4のような制限がつけられている。

　　
Ωm 

ΩΛ 

　

図 1.4: 超新星爆発 [6]、CMB[2]、BAO[7]の観測からの宇宙論パラメータ ΩΛ、Ωmに対する制
限。3つの観測から (ΩΛ,Ωm)≃(0.7,0.3)である flatな宇宙が有力視されている。
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図 1.4 宇宙論パラメータ (ΩΛ,Ωm) に対する制限。IaSN 爆発の観測 (図

中”Supernovae”)[7]、CMB 観測 [1],BAO 観測 (図中”Clusters”)[8] 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。

■ 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
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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 1.5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 [7]。図 1.5から、Ωm = 0.25,ΩΛ = 0.75

のときのモデルが観測とよく一致していることがわかる。

A Type Ia Super Nova (IaSN) explosion occurs when a white dwarf in a binary system

getting mass accretion from a companion star reaches to the Chandrasekhar mass. Thus, the

maximum luminosity of IaSN is considered to be constant in spite of individual situations. In

addition, a super nova is so luminous phenomenon that we can investigates a distant universe

over z ∼ 1. The redshift of IaSN spectrum gives the expansion velocity of the universe at the

distance of IaSN, and the measured intensity of a IaSN gives a luminosity distance dL using

F = L
4πd 2

L
, where F is observed flux at the Earth and L is an intrinsic luminosity of a IaSN.

On the other hand, the luminosity distance can be written with cosmological parameters as

dL(z) =
1 + z

H0

∫ z

0

[
ΩΛ,0 + (1 + z′)3Ωm,0 − (1 + z′)2Ωk

]− 1
2 dz′. (1.3)

From the equation above, cosmological parameters can be evaluated. Figure 1.1.5 shows ob-

served IaSN luminosity (converted to magnitude m) as a function of the distance (shown in

units of redshift z)[3]. From this figure, the model with Ωm = 0.25, ΩΛ = 0.75 was found to be

consistent to measurements.

Figure 1.1.5: Observed IaSN luminosity (converted to magnitudem) as a function of the distance (shown
in units of redshift z)[3] Red points are measured and blue lines are models. Bottom figure shows the
residual from the model assuming Ωm = 0, ΩΛ = 0. The model with Ωm = 0.25, ΩΛ = 0.75 was found
to be consistent to the measurements.
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図 1.5 上図は IaSN爆発の赤方偏移 z と見かけの等級mの関係を示す [7]。下図は何も

ない宇宙との差を示す。ここで赤点は測定値、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。(Ωm,ΩΛ) = (0.25,0.75) のモデルが観測と良く一

致している。

■ 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
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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

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。また、これらの

温度から再結合は z ∼ 1100で起きたことが分かる。

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 Planck 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 ∼ 100µK 程度と観測された。図 1.6は Planck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 1.4)。
Planck Collaboration: Cosmological parameters

Fig. 1. Planck foreground-subtracted temperature power spectrum (with foreground and other “nuisance” parameters fixed to their
best-fit values for the base ⇤CDM model). The power spectrum at low multipoles (` = 2–49, plotted on a logarithmic multi-
pole scale) is determined by the Commander algorithm applied to the Planck maps in the frequency range 30–353 GHz over
91% of the sky. This is used to construct a low-multipole temperature likelihood using a Blackwell-Rao estimator, as described
in Planck Collaboration XV (2014). The asymmetric error bars show 68% confidence limits and include the contribution from un-
certainties in foreground subtraction. At multipoles 50  `  2500 (plotted on a linear multipole scale) we show the best-fit The
CMB spectrum computed from the CamSpec likelihood (see Planck Collaboration XV 2014) after removal of unresolved foreground
components. This spectrum is averaged over the frequency range 100–217 GHz using frequency-dependent di↵use sky cuts (re-
taining 58% of the sky at 100 GHz and 37% of the sky at 143 and 217 GHz) and is sample-variance limited to ` ⇠ 1600. The light
grey points show the power spectrum multipole-by-multipole. The blue points show averages in bands of width �` ⇡ 31 together
with 1� errors computed from the diagonal components of the band-averaged covariance matrix (which includes contributions
from beam and foreground uncertainties). The red line shows the temperature spectrum for the best-fit base ⇤CDM cosmology. The
lower panel shows the power spectrum residuals with respect to this theoretical model. The green lines show the ±1� errors on the
individual power spectrum estimates at high multipoles computed from the CamSpec covariance matrix. Note the change in vertical
scale in the lower panel at ` = 50.

3

図 1.6 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 [1]。青点

は測定値、赤線はベストフィットモデルを表す。下図は測定値とベストフィットモデルと

の差分を表す。緑線は ±1σ を示す。

■ 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
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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

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 [8]。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 1.7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。
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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 1.7 SDSS による二点相関関数の測定結果 [8]。上から 1,2,3 番目のモデル線はそ

れぞれ Ωmh2 = 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,Ωmh2 = 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。

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 [9]。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
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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。

■ 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 [10]。

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
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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

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、2章、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 [11]。

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 [12]。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 [13]。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 [14]。図 1.8は軽い質量領域

におけるアクシオンの探索結果である。アクシオンは未発見であり、アクシオン各質量ごと

にアクシオン-光子カップリングに対する制限が 90%の信頼度でつけられている [15]。
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which is the conversion from an axion to a photon in a strong magnetic field[15]. Figure 1.2.2

shows the results of axion searches in the lighter mass region. No positive signal has been

obtained and the limit of the axion-photon coupling for each mass of axion is settled[16].

Figure 1.2.2: 90%C.L. limit of the axion-photon coupling for each mass of axion [16].

1.2.3 Q-ball

Baryon asymmetry problem is based on the fact that the amount of the antimatter is much

less than that of the matter in the universe. Affleck-Dine mechanism is one of the models

to generate this baryon asymmetry. Though Affleck-Dine mechanism does not match well

with SM, Affleck-Dine mechanism can work well with SUSY[17]. Affleck-Dine mechanism with

SUSY naturally contains the non-topological soliton called ”Q-ball”, and Q-ball can be the

dark matter.

Q-ball is a single particle including a lot of squarks and sleptons. Since the mass per baryon

number is less than the mass of proton, the Q-ball can stably exist. Baryon number of a Q-

ball is ∼ 1024 and the mass is ∼ 1mg in spite of a single particle. The Q-ball interacts with

nucleus through the strong interaction, and emits two or three pions of ∼ 100GeV. Because of

19

図 1.8 アクシオン-光子カップリングに対する 90%の信頼度の制限 [15]。

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 1.9にWIMP探索のファイマンダイアグラムを示す。図 1.9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 1.9 直接探索 (direct detection)、間接探索 (indirect detection)、加速器実験 (collider

production) による WIMP 探索のファイマンダイアグラム [16]。ここで 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。

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のことを指す。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 2章で、具体的な直接

探索手法については 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 [17]。対消滅のレート Γann は

Γann ∝ n2
χ < 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
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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。

■ 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。

EGRET(Energetic Gamma Ray Experiment Telescope)は CGRO衛星上にある γ線望

遠鏡で 30MeV−30GeVの γ線を観測できる。これは 1991年に打ち上げられた。EGRET

による銀河面の観測から、1GeV以上の γ 線フラックスがモデル計算よりも 60%多いとい

う結果が得られた [18]。しかし測定による系統誤差が大きく、暗黒物質の発見には至ってい

ない。

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 1.10[19])。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.

– 10 –

図 1.10 Fermi 衛生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 [19]。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 −
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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。現在

2017 年の観測開始に向けて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 [20]。

■ニュートリノ

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

(2.2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 (2.2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の方向からくるエネルギーの高いニュートリノの観測から

SD反応の制限をつけた [21]。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。同じチェレンコフ検出器に南極の氷の中にある IceCubeがある。

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 2.4km の深さの

穴に埋められている。図 1.11は IceCubeによる SI,SDに対する制限曲線である [22]。

with other experimental limits [28–37]. We assume a stan-
dard DM halo with a local density of 0:3 GeV=cm3 [25]
and a Maxwellian WIMP velocity distribution with an
rms velocity of 270 km=s. We do not include the detailed
effects of diffusion and planets upon the capture rate, as the
simple free-space approximation [2] included inDarkSUSY
is found to be accurate [38]. Limits on the WIMP-nucleon
scattering cross section can also be deduced from limits
on monojet and monophoton signals at hadron colliders,
but these depend strongly on the choice of the underlying
effective theory and mediator masses [39–41] and are
consequently not included in Fig. 2.

In conclusion, we have presented the most stringent
limits to date on the spin-dependent WIMP-proton cross

section for WIMPs annihilating intoWþW" or !þ!" with
masses above 35 GeV=c2. With this data set, we have
demonstrated for the first time the ability of IceCube to
probe WIMP masses below 50 GeV=c2. This has been
accomplished through effective use of the DeepCore sub-
array. Furthermore, we have accessed the southern sky for
the first time by incorporating strong vetoes against the
large atmospheric muon backgrounds. The added live time
has been shown to improve the presented limits. IceCube
has now achieved limits that strongly constrain dark matter
models and that will impact global fits of the allowed dark
matter parameter space. This impact will only increase in
the future, as analysis techniques improve and detector live
time increases.
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channels over a range of WIMP masses. Systematic uncertainties
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figure) and "SD;p (bottom figure) for hard and soft annihilation
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図 1.11 IceCubeにおける間接探索による暗黒物質探索結果 [22]。左図、右図はそれぞ

れニュートラリーノとの SI,SD 反応での制限曲線を表す。赤線は χχ → W+W− 崩壊

チャンネル、赤破線は χχ → bb̄崩壊チャンネルによる探索結果を表す。
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■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

ある。

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

Astrophysics)[23] や AMS(Alpha MagneticSpectrometer)[24] 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、陽子に対する反陽

子の比 (Np̄/Np + Np̄) 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 1.12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。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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図 1.12 AMS-02、PAMERA、Fermi によって観測された陽電子の比率 (Ne+/Ne+ +

Ne−)[24]。ここで Ne−、Ne+ はそれぞれ電子、陽電子の数を表す。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。
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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 [25]。

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、

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 [26]。

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 [27]。
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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 [28]。

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。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
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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。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/v2

0 , (2.3)

と表せる。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−v2
esc/v

2
0

}
(vesc ̸= ∞), (2.5)

と表せる。ここで erf(x) ≡ 2
π1/2

∫ x

0
e−t2dt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。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 2.2 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。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/c2/cm3

)(
v0

220 km/s

)
, (2.9)

となる。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、ρD = 0.3GeV/c2/cm3 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。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。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 =

v2
0

v2E と定義される。2.6、2.2、2.3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。

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−v2

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−v2

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。
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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。

2.2 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 (2.17)

ここで、σSI
χ−N、σSD

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、暗黒物質物質直接探索実験にお

いては SI、SDともに重要である。

2.2.1 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 [28]。

σSI
χ−N =

4µ2
χ−N

π
[Zfp + (A− Z)fn]

2
(2.18)

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
(2.19)

と表される。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、2.18 式から σSI

χ−N ∝ µ2
χ−NA

2 という関係があ
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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 (2.20)

と表される。2.20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 2.3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。
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図 2.3 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。

2.2.2 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。

σSD
χ−N =

32

π
G2

Fµ
2
χ−N

(
ap ⟨Sp⟩+ an ⟨Sn⟩

)2 J + 1

J
(2.21)

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 , (2.22)

an =
∑

q=u,d,s

α2q√
2GF

∆(n)
q (2.23)
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と表される。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 [29]。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
(2.24)

と表せる。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 [69]。また図 2.4、図 2.5 に標的原子核ごとの

σSD
χ−N/σ

SD
χ−p、σSD

χ−N/σ
SD
χ−n を示す。

表 2.1 標的原子核ごとの J、天然存在比、λ2J(J + 1)の計算値 [69]。

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
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図 2.4 標的原子核ごとの σSD
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SD
χ−p。横軸はニュートラリーノの質量。
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2.3 フォームファクタ

ドブロイ波長 h/qが原子核の大きさに比べて十分に小さいとき、反跳エネルギーが ER で

ある原子核は、q =
√
2MNER の運動量を受け取る。ここで hはプランク定数である。この

ため実効的な散乱断面積は以下のような補正をうけて

σ(qrn) = σχ−NF
2(qrn) (2.25)

と表される。ここで、σχ−N は運動量移行が 0のときの散乱断面積、rn は実効的な原子核の

サイズ、F はフォームファクタである。第一ボルン近似によりフォームファクタは原子核の

密度のフーリエ変換で与えられ、

F (qrn) =

∫
ρ(r)exp(iq · r)dr

=
4π

q

∫ ∞

0

r sin(qr)ρ(r)dr.

と表される。

SI 反応ではニュートラリーノは核子と相互作用するため剛体球近似が用いられ、ベッセ

ル関数 ji(x) = (sinx− x cosx)/x2 を用いて以下のように表される。

F (qrn) = 3
j1(qrn)

qrn
exp

(
− (qs)2

2

)
(2.26)

ここで、原子核のサイズは rn ≃ 1.14A1/3 fm、原子核の厚みは s ≃ 0.9 fm である。図 2.6

はいくつかの元素における反跳エネルギー ER の関数とした SI反応によるフォームファク

タを示す。また標的原子核が 19Fのときのフォームファクタを考慮に入れた SI反応で予想

されるエネルギースペクトルを図 2.7に示す。

SD反応ではニュートラリーノは原子核中の余剰核子と相互作用するため球殻近似が用い

られ、ベッセル関数 j0 = sinx/xを用いて以下のように表される。

F (qrn) = j0(qrn) (2.27)

ここで、原子核のサイズ は rn ≃ 1.0A1/3 fm である。図 2.8 はいくつかの元素における反

跳エネルギー ER の関数とした SD反応によるフォームファクタを示す。また標的原子核が
19Fのときのフォームファクタを考慮に入れた SD反応で予想されるエネルギースペクトル

を図 2.9に示す。
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図 2.9 19F 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。MD =

20, 50, 100, 200GeV/c2 の 4 種類のニュートラリーノの質量について記す。σSD
χ−p =

1pbとした。

27



2.4 暗黒物質の信号

図 2.7や図 2.9に示したようにニュートラリーノと弾性散乱した反跳原子核から得られる

エネルギースペクトルは特徴のない指数関数の形状をしている。そのため直接探索において

暗黒物質の検出を主張するために、暗黒物質特有の信号を観測する必要がある。暗黒物質特

有の信号に以下のものがあげられる。特に NEWAGEにおいては「到来方向の異方性」を

観測を目指している。

• エネルギースペクトルの核種依存性
• エネルギースペクトルの季節変動
• 暗黒物質の到来方向異方性

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 2.10、

図 2.11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 2.10、図 2.11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 2.10 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。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とした。
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図 2.11 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。

ニュートラリーノの質量はMD = 100GeV/c2、散乱断面積は σSD
χ−p = 1pbとした。
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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

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、固体検出器といっ

た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 2.12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 2.12 予想されるエネルギースペクトルの季節変化。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。

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
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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

[30]。

d2R

dERd cos θ
≃ 1

2

R0

E0r
exp

[
− (vE cos θ − vmin)

2

v20

]
(2.28)

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 2.13 に示す。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 2.13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 2.14が得られる。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 2.14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。
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図 2.13 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。θ 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 2.14 ニュートラリーノとの弾性散乱による予想される cos θ = 1 分布 (100 −
120 keV)。θ 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。

2.5 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。暗黒物質直接探索実験におけるバックグラ

ウンドは、検出器自身に含まれている放射性不純物由来のバックグラウンド (内部バックグ

ラウンド)と検出器外部由来のバックグラウンド (外部バックグラウンド)の二種類に分類で

きる。本節では一般的な暗黒物質直接探索実験における内部バックグラウンドと外部バック

グラウンドについてまとめる。

2.5.1 内部バックグラウンド

■ 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 238Uから安定な 206Pbまで系列崩

壊する U系列と、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 2.15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
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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。

壊変系列において放射平衡が成り立っているとすると、すべての核種の崩壊が単位時間当

たり同数だけ起きていることになり、壊変系列中のすべての核種が同じ放射能として検出さ

れる。しかし、U系列には比較半減期の長い 226Raと 210Pbが含まれているので放射平衡

が成り立たない可能性がある。そこで U系列を 226Raと 210Pbの前後で壊変系列を 3つに

わけて放射平衡が成り立っているか確認することが U/Th 系列由来のバックグラウンドを

見積もる上で重要となる。ここで 226Raと 210Pbの前後で 3つにわけた U系列を上から上

流、中流、下流と定義する。また、U/Th系列以外にも 40Kや 60Coなど寿命の長い放射性

不純物が問題になることもある。
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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 2.15 U/系列 (左図)と Th系列 (右図)[31]。U系列において 226Raと 210Pbの前後

で 3つにわけ、上から上流、中流、下流と定義する。

2.5.2 外部バックグラウンド

■ 宇宙線ミューオン

宇宙線ミューオン及びミューオン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
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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ことが多い。日本にある代表的

な地下研究施設に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)

がある。神岡地下実験施設は約 1000mの山の下に位置し、実効的に地下 1000m、水換算で

2700mと同等の低バックグラウンド環境を実現している。図 2.16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 [32]。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。

図 2.16 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 [32]

■ 環境放射線

環境放射線には環境中性子と環境ガンマ線の二種類がある。環境中性子は宇宙線ミューオ

ンによる原子核破砕により生じる。また地下実験施設のまわりにある岩盤には U/Th 系列

が多く含まれており、岩盤中の U/Th 系列の放射性物質が核分裂をするときに中性子を放

出したり、U/Th系列の崩壊で生じた α線が岩盤中で (α, n)反応により吸収することで中

性子を放出する。中性子は物質の原子核と弾性散乱するので、WIMPによる原子核の弾性

散乱と区別することが難しい。質量の近い原子核と弾性散乱したときに大きなエネルギー
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を失いやすいので、環境中性子の遮蔽物として水素原子を多く含む水を用いることが多い。

図 2.17に神岡坑内で予想される環境中性子フラックスを示す [33]。環境ガンマ線は 40Kや

U/Th系列の崩壊により生じる。5 × 5 × 1 cm3 の CsI(Tl)シンチレータによる測定を元に

予想される神岡坑内の環境ガンマ線フラックスを図 2.18に示す [34]。
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図 2.17 神岡坑内での予想される環境中性子フラックス [33]。
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図 2.18 CsI(Tl) シンチレータによる測定から予想される神岡坑内での環境ガンマ線フ

ラックス [34]。岩盤中の 40K、U/Th 系列の崩壊により生じるガンマ線を考慮に入れて

いる。
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3 暗黒物質直接探索実験

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
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 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に現在行われている代表的な暗黒物質

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 [35, 36, 37, 38]

NAIAD Solid scintillator (NaI(Tl)) photon [39]

KIMS Solid scintillator (CsI(Tl)) photon [41]

DAMA/LXe Liquid scintillator (Xe) photon [40]

XMASS Liquid scintillator (Xe) photon [42]

XENON100 Liquid scintillator (Xe) photon, charge [43, 44]

LUX Liquid scintillator (Xe) photon, charge [45]

WARP Liquid scintillator (Ar) photon, charge [46]

CDMS Bolometer (Si,Ge) phonon, charge [47]

CoGeNT Bolometer (Ge) phonon, charge [48]

CRESST Bolometer (CaWO4) phonon, photon [49]

DAMIC CCD (Si) charge [50]

COUPP Bubble chamber (CF3I) charge [51]

SIMPLE Bubble chamber (C2ClF5) charge [52]

PICASSO Bubble chamber (C4F10) charge [53]

方向に感度を持つ探索実験

DRIFT Gasous TPC (CS2,CF4) charge [55]

DM-TPC Gasous TPC (CF4) charge [56]

NEWAGE Gasous TPC (CF4) charge [57]

MIMAC Gasous TPC (CF4) charge [58]

NIT-group Emulsion (AgBr, C,N,O) charge [59]

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 暗黒物質探索結果 [69]。WIMPとの SI反応での制限曲線を表す。
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図 3.2 暗黒物質探索結果 [69]。WIMPとの SD反応での制限曲線を表す。
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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 [38]。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 [35])。

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 [60, 61]。

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

ンチレータを用いた NAIAD[39]、34.8 kg の CsI(Tl) を用いた韓国の KIMS[41] 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
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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 [35]。

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
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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 S2に対する S1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 S2に対する S1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[40]や XMASS[42]

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

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[45] や XENON[43] 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 [46]。

3.1.3 半導体検出器 (ボロメータ、CCD)

ボロメータは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 [47] 。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
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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 [48]。

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電

離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 [49]。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 [50]。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。その中に荷電粒子が

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

的に閾値を調整することが可能である。

泡箱を用いた実験に COUPP[51], SIMPLE[52], PICASSO[53] 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

[54]。PICOは 2Lの C3H8 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。
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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

Chanver)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。

���

����

��μ"TPC

E

X

Y
Z

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[62]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)。また CS2 は引火性
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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

反応に感度をもつ (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。

　　 　

図 3.4: MAGBOLTZによる、電子と陰イオンの拡散を電場の関数として表した図。温度は 300K

を仮定 [74]。
　

　　 　

図 3.5: MAGBOLTZによる、CF4(赤)とXe(青)のドリフト速度 [74]。
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図 3.5 MAGBOLTZによる、温度 300Kを仮定した場合の電子と陰イオンの拡散を電

場の関数として表した図 [69]。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。色は分子の種類を表し赤、青、黒はそれぞれ CF4、Xe、CS2 を表す。

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 89.55◦K

沸点 145.35◦K

W値 34eV[63]

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[64]、 アメリカ

の DM-TPC[65]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
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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 4.16)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

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 4.16)。

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 [59]。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。NIT

ではWIMPによる弾性散乱の飛跡検出するための原理実証において低速 Krの飛跡観測を

行った。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 [66]。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、方向性に

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)[67]を使用した

3 次元ガス飛跡検出器 µ-TPC を用いている。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 [57]。装置の外観を図 4.1に、装置の概念

図を図 4.2、装置の中の様子を図 4.3に示す [69]。

図 4.1 NEWAGE-0.3’の外観 [69]。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。
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10B$plate$(2x2cm2)
(05,012,0)$cm

図 4.2 NEWAGE-0.3b’ の概念図 [57]。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。
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図 4.3 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 [69]。

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
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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

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 [69]。

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[68]を用い

る。GEMの拡大図を図 4.5に示す。GEMは厚さ 100 µm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。
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図 4.5 GEM の拡大図 [68]。

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。

4.2 データ取得 (DAQ)

µ-PIC で読み出された信号は図 4.6 に示すデータ取得 (Data AcQuisition : DAQ) シス

テムで処理される。µ-PICのアノードとカソードそれぞれ 756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 4.6中 analogSUM)と、情報を二値化して残す「飛

跡情報」(図 4.6中 LVDS)に分けて記録される。

DAQ のトリガーモードには自己トリガーモード (図 4.6 中 self TRIG) と外部トリガー

モード (図 4.6中 ext TRIG)がある。自己トリガーモードでは、µ-PICの 768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。

49



「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 4.7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と

立ち下がりの 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。図 4.8に得られる飛跡の例を示す。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。
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図 4.6 NEWAGE-0.3b’におけるデータ取得 (DAQ)フローチャート。
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図 4.7 ToT(Time Over Threshold)の概念図 [69]。赤線は一つのストリップにおける信号を表す。

PTEP 2015, 043F01 K. Nakamura et al.
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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 4.8 α線による飛跡の例 [57]。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。

4.3 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を行う必要がある。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 とする。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。

ガンマ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する。用いるカットパ

ラメータは”track-length”、”ToT-sum”、”roundness”である。これら 3 種類のカットは、

電子のエネルギー損失が原子核に比べて小さいことに着目し、ガンマ線除去を目的とした

カットである。図 4.9は 3つのカットから生き残った 252Cf 線源を用いた原子核反跳事象の

例、図 4.10は track-length-cutにより除去される電子反跳の事象例、4.11は ToT-sum-cut

により除去される電子反跳の事象例、4.12 は roundness-cut により除去される電子反跳の
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事象例である。原子核反跳事象の生成には 252Cf 線源、電子反跳事象の生成には 137Cs線源

を用いた。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。このことからガンマ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。ToT-sumとは µ-PIC全ストリップの ToTの和である。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。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。

roundnessは 4.1式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 4.9、4.10、4.11、4.12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。
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 [69]。

• 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 4.10[69])

• TOT-sum-cut : TOT-sum< 100

ToT-sumが小さい事象を取り除く (例：図 4.11[69])

• 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 4.12[69])
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図 4.9 252Cf 線源における 3種類のカットを生き残った事象例 [69]。 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 4.10 137Cs線源における length-cutにより除去される事象例 [69]。
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図 4.11 137Cs線源における TOT-sum-cutにより除去される事象例 [69]。
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図 4.12 137Cs線源における roundness-cutにより除去される事象例 [69]。
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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

ることは困難である。しかしカットパラメータのひとつである roundness は z の絶対座標

と相関があることがわかった。図 4.13は外部トリガーを用いて roundnessとドリフト距離

を測定したものである。roundness を適切に設定することで z 方向の Fiducial カットとと

して用いることもできる。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 4.13 測定された roundnessとドリフト距離の関係 [57]。

4.4 検出器性能

原子核事象の検出効率と電子反跳事象検出効率についてまとめる。

図 4.14 に 4.3 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 4.14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。

図 4.15に 4.3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 原子核反跳事象の検出効率 [57]。誤差は統計誤差によるもの。
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4.5 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 4.16

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 [69](図 4.16

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 4.16 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 4.16 NEWAGEにおけるこれまでの暗黒物質探索結果 [57](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。
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5 バックグラウンドの理解

4.5節で述べたように、NEWAGEは方向に感度を持つ手法では世界最高の検出感度を有

している。しかし現在の検出感度では他手法による制限に及ばず更なる感度向上が求められ

る。現在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り、バックグラウンドの

理解・低減は必須である。

暗黒物質直接探索実験の代表的なバックグラウンドに 2.5.1節で前述した U/Th系列の原

子核の崩壊に伴う放射線がある。先行研究から現在 NEWAGEの検出感度を制限している

バックグラウンドは µ-PICに含まれる U/Th系列の崩壊により生じる α線であることが示

唆された [69]。図 5.1 にバックグラウンドの候補を模式的に示す。図 4.2で定義した通り、

µ-PICから Drift planeへの方向が +Z方向である。Aは環境放射線事象、Bはガス中のラ

ドンから発生した α線事象、Cは µ-PICに含まれる U/Th系列の原子核の崩壊により生じ

る α線事象である。ここで µ-PICと GEMの間の領域を”gap領域”と定義し、GEMによ

るガス増幅を得ることができなかった事象を gap事象 (B’,C’)と呼ぶ。また GEMとドリフ

トプレーンの間を”TPC領域”と定義し、GEMによるガス増幅を得ることができた事象を

TPC事象 (A,B,C)と呼ぶ。
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図 5.1 NEWAGE検出器で考えられるバックグラウンド事象 [69]。図 4.2で定義した通

り、µ-PIC から Drift plane への方向が +Z 方向と定義する。A は環境放射線事象、B

はガス中のラドンから発生した α 線事象、C は µ-PIC に含まれる U/Th 系列の崩壊に

より生じる α線事象を表す。また B’,C’は gap事象、A,B,Cは TPC事象を表す。

はじめに環境放射線事象 (図 5.1 中 A) について考える。予想される環境放射線による

エネルギースペクトルを図 5.2 に示す。ここで、図 5.2 中の RUN14(with all cuts) と環

境放射線によるエネルギースペクトルを比較する。事象選別によるガンマ線除去能力は

50− 100 keVのエネルギー領域で 2.5× 10−5 と非常によく、50− 60 keVでの予想される環

境ガンマ線の事象頻度は 2.4 counts/keV/kg/day である。また 50 − 60 keV での予想され

る環境中性子線の事象頻度は 0.3 counts/keV/kg/dayである。RUN14(with all cuts)にお

ける 50− 60 keVでの事象頻度は 25 counts/keV/kg/dayであるので、環境放射線による事

象頻度のほうが 1桁低い。このことから環境放射線による事象は、現状において主要なバッ

クグラウンドではないことがわかる。
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The contribution of the environmental neutrons and gamma-rays are summarized in Fig-

ure 6.2.7.
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Figure 6.2.7: Energy spectrum of the measurement and estimated environmental backgrounds. Gray
line shows the measured spectrum with all cuts. Black line shows the measured spectrum with all but
the roundness-cut. Red line shows the estimated spectrum by environmental gamma-rays. Blue line
shows the estimated spectrum by environmental neutrons.
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図 5.2 見積もられた環境放射線のエネルギースペクトル [69]。灰色十字線は全てのカッ

トを行った RUN14のエネルギースペクトル、黒十字線は roundnessカットのみを外し

た RUN14のエネルギースペクトル、赤線は環境ガンマ線、青線は環境中性子線のエネル

ギースペクトルの寄与を表す。

次にガス中のラドンから発生した α 線事象 (図 5.1中 B,B’)と µ-PICに含まれる U/Th

系列の崩壊により生じる α線事象 (図 5.1中 C,C’)について考える。ここで言うラドンとは

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に、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くるという特徴を持つ。

これらは崩壊すると α線を放出し 6MeV付近にピークをつくる。ガス中のラドン含有量は

6MeV 付近のピーク成分から、222Rnは < 9.3mBq/m3、220Rnは < 14mBq/m3 である

ことがわかった [69]。

次に 4MeV 以下の事象に関して方向分布解析を行った結果、+Z に走る事象が多いこと

がわかり、µ-PICから放出される α 線を仮定することで、こうした方向分布が最も自然に

説明されることが分かった [69]。そして µ-PICに U系列が 0.9 ppm含まれるとした場合、

または Th系列が 2.2 ppm含まれているとした場合、500 keV− 4MeVのエネルギースペク

トルを説明することができた [69]。

α線のエネルギーは数MeV程度である。しかし、α線が µ-PICの素材であるポリイミド

や µ-PIC表面の銅でエネルギーを落としてからガス領域に到達する場合が考えられる。ま

た gap領域は 5mmと短く α線が全てのエネルギーを落とさずに通過することが予想され、

さらに gap領域は GEMによるガス増幅 (∼ 10)を得ることができない。このことから α線

の gap事象が閾値付近のバックグラウンド、すなわち暗黒物質に対する感度を制限するバッ
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クグラウンドになりえる。

図 5.3は 500 keV以上の高エネルギー側のバックグラウンドから得られた値をもとにした

低エネルギー側におけるエネルギースペクトルである。ここで roundnessカットは図 4.13

に示すドリフト距離に対するカット効率及びバックグラウンドのドリフト距離依存の定量的

評価が行われていないため、図 5.3中の RUN14(without roundness cut)と µ-PICに含ま

れる U/Thによるエネルギースペクトルを比較する。µ-PICに U/Thが含まれているとし

た場合、RUN14におけるエネルギースペクトルを定性的に説明することができている。こ

うして NEWAGEの主要なバックグラウンド源は µ-PICから放出される U/Th系列由来の

α線である可能性が示唆された。

6.2.3 Summary of low energy background study

The contribution of the internal background is summarized in Figure 6.2.13. The mea-

sured spectrum without the roundness-cut is shown because the events from the substrate are

basically rejected by the z-fidducial-cut effect of roudness-cut, and the estimation of the effi-

ciency of roundness-cut for such low-z background events has a large uncertainty. As shown

in Figure 6.2.13, the low energy background is explained well by radon and U/Th-chain in

substrate of µ-PIC, which are determined from the high energy background study. Obtained

component of background are summarized in Table 6.2.1. Thus, environmental backgrounds

are not dominant at present.
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Figure 6.2.13: The estimated energy spectrum due to the radons and the radioactive impurities included
in the substrate of the µ-PIC. Each figure differs in the type of radon and U/Th-chain in substrate.
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図 5.3 予想される内部バックグラウンド [69]。灰色十字線は全てのカットを行った

RUN14 のエネルギースペクトル、黒十字線は roundness カットのみを外した RUN14

のエネルギースペクトル、赤は予想される U/Th における TPC 事象のエネルギースペ

クトル、マゼンダは予想される U/Thにおける gap事象のエネルギースペクトル、青は

予想されるラドンのエネルギースペクトルを表す。左図は µ-PIC の放射性不純物を Th

のみとし 2.2 ppmとした場合、右図は µ-PICの放射性不純物を Uのみとし 0.9 ppmと

した場合を表す。roundness カットはカット効率の定量的評価が行われていないため、

RUN14(without roundness cut) と µ-PICに含まれる U/Thによるエネルギースペク

トルを比較する。

5.1 放射性不純物含有量測定

先行研究から、µ-PICに含まれる U/Th系列の崩壊により生じる α線が、主要なバック

グラウンドである可能性が示唆された。また U/Th 系列を別々に考えることにより、それ

ぞれの含有量に上限値をつけた。そこで本研究では、µ-PICを含めた NEWAGE-0.3b’検出

器各部分の U/Th含有量を精密測定し、α線によるバックグラウンドを考える。α線が検出

感度を制限するバックグラウンドであった場合、α線は 4He原子核であるので原子核飛跡と

なり解析的に除去することが困難である。そのためこうした場合には、α線を放出するバッ
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クグラウンド源を根本的に取り除く必要がある。このことから µ-PICを含めた検出器各部

分における U/Thの存在分布を知ることは、バックグラウンドを理解・低減し、感度を向上

する上で重要となる。

5.1.1 HPGe検出器

U/Th含有量測定には、γ 線検出器の一つであるHPGe検出器 (High Purity Germanium

detector)を用いた。HPGe検出器は高純度のGe結晶を用いた半導体検出器である。HPGe

検出器は他の検出器と比べてエネルギー分解能が高く、精度よく U/Th 含有量を測定する

ことができる。

図 5.4 に本研究で用いた HPGe 検出器のレイアウトを示す。本研究で用いた HPGe 検

出器は東京大学本郷キャンパス理 1 号館地下 1 階にある。Ge 結晶は直径 57.1mm、長さ

54.6mm、体積 134 cm3 で、エネルギー分解能は FWHM でおよそ 1 keV である。外部か

らのガンマ線やベータ線を遮蔽するために、シールドとして 15 cmの鉛と 7.5 cmの無酸素

銅を用いている。Ge結晶は価電子帯と伝導帯の間のバンドギャップが狭く、常温では電子

が熱励起する。電子の熱励起によってノイズが生じてしまうので、Ge結晶は液体窒素を用

いて 77K に冷却している。Ge 結晶の冷却は放射線の遮蔽効果を失わないように液体窒素

容器からコールドフィンガーを通して Ge結晶を冷却するコールドフィンガー方式で行う。

HPGe検出器の外観を図 5.5、内部の様子を図 5.6に示す。Ge結晶の上に 1.5mmのマグネ

シウム合金の板があり、その上に試料を置いて測定を行う。
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図 5.4 HPGe検出器のレイアウト。”LN2dewar”は液体窒素容器、”OFHC copper”は

無酸素銅を表しており外部からのガンマ線やベータ線を遮蔽するための内部シールドと

して用いている、”Lead”は鉛でありガンマ線やベータ線を遮蔽するための外部シールド

として用いている。

図 5.5 HPGe検出器の外観。上部の鉛ブロックを外し試料を中に入れる。
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図 5.6 HPGe検出器の遮蔽の様子。試料を紐で結び中に入れる。

5.1.2 測定試料

µ-PIC の構造図と測定試料の関係を図 5.7 に示す。先行研究から、µ-PIC に含まれる

U/Th 系列の崩壊により生じる α 線がバックグラウンドであることが示唆されているの

で µ-PIC 及び GEM の関連材料を測定した。µ-PIC はポリイミド 800 µm 部分 (図 5.7 中

µ-PIC断面図 B)をポリイミド 100µm(図 5.7中 µ-PIC断面図 A)ではさみ、プレスで圧着

された構造をしている。放射性不純物測定では、µ-PIC全体を測定するとともに、800 µm

部分、100 µm 部分、電極形成のためのメッキ液とそれぞれわけて測定した。ポリイミド

100µm部分、ポリイミド 800 µm部分には補強材としてガラス繊維が入っている。そこで、

ポリイミド 100 µm 部分を NaOH,KOH 水溶液を用いたエッチングによりポリイミドを溶

かすことで補強材のガラス繊維を取り出し測定試料に加えた。ポリイミド 100 µm部分から

取り出したガラス繊維 12枚の厚さを 1µmの精度で長さを測定できるマイクロメータを用

いて測定ところ、ガラス繊維の厚さ tは 87± 6µmであった。ここで、誤差は標準偏差であ

る。ポリイミド 800 µm部分はポリイミド部分を溶かすことができずガラス繊維の詳細を知

ることはできなかったが複数枚のガラス繊維を確認した。GEM は µ-PIC の真上に位置し

ており、放射性不純物が少量でも含まれていた場合深刻なバックグラウンド源となるため、

測定試料に加えた。測定試料に関しての、形状、質量、測定期間を表 5.1に示す。
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図 5.7 µ-PICの構造図と測定試料の関連図。µ-PIC及び GEMの関連材料を測定試料とした。

表 5.1 測定試料の詳細とエネルギーごとのガンマ線検出効率

測定試料 ジオメトリ [cm3] 質量 [g] 測定期間 [s] 93 keV[%] 583 keV[%] 609 keV[%]

µ-PIC 5× 5× 2.47 169.5 1110000 13.8 4.50 4.36

ポリイミド 800µm部分 5× 5× 2.88 134 748800 8.51 2.94 2.82

ポリイミド 100µm部分 5× 5× 0.98 35 583200 13.8 4.50 4.36

メッキ液 (硫酸銅水溶液) ϕ5× 3.3 72 511200 6.98 3.03 2.90

ガラス繊維 5× 5× 0.76 15 1958400 14.0 4.51 4.50

GEM 5× 5× 0.40 27 532800 14.2 5.31 4.97

5.1.3 データ解析

HPGe 検出器では試料に含まれる放射性不純物から放出されるガンマ線を検出すること

ができる。放射性核種が崩壊して放出されるガンマ線はその核種に対応したいくつかのエネ

ルギーのピークを持っており、各ピークごとにそれぞれ放出される割合が決まっている。図

5.8に µ-PICを HPGe検出器で測定した際に得られたエネルギースペクトルを示す。青線

が試料をおいて測定したスペクトル、赤線は試料を置かずに測定したバックグラウンドスペ

クトルである。本研究では U 系列中流は 214Bi が崩壊して放出する 609 keV のピーク、U

系列上流は 232Thが崩壊して放出する 93 keV のピーク、Th系列は 208Tlが崩壊して放出

する 583 keVのピークの放射能を求める。こうして得られた U系列上流、Th系列の放射能

より 238U、232Thの含有量 [g/g]を求める。2.5.1節で述べたように、U系列では放射平衡

が成り立っていない可能性がある。このため U系列に関しては、中流についても放射平衡

を仮定して 238Uの含有量を求め、上流の結果から求めた含有量と比較することで放射平衡

について議論を行う。解析で用いるピークの選定は、近くに他の核種由来のピークがないも

の、崩壊分岐比が大きく事象を得やすいもの、という条件をもとに行った。表 5.2にそれぞ

66



れの核種についてまとめた。
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図 5.8 HPGe検出器による測定から得たエネルギースペクトル

表 5.2 U/Th含有量測定で用いた核種

核種 系列 γ 線エネルギー [keV] 崩壊分岐比 [%]

214Bi U系列中流 609 46.1
234Th U系列上流 93 5.4
208Tl Th系列 583 84.5

具体的には、まず試料の測定データからバックグラウンドを引き実効的なスペクトルを

得る。図 5.9に得られた実効的なピークの例を示す。実効的なスペクトルについて得られた

ピークを正規分布でフィットし、その面積からピーク計数率 S [counts/sec]を求める。ここ

で高いエネルギーを持つガンマ線由来のコンプトン散乱による連続成分を除去するために正

規分布に定数を加えた 5.1式でフィットをする。フィットする際、bは初期値としてピーク

のエネルギー、cは初期値として HPGe検出器のエネルギー分解能 1 keVを与えた。

f(x) = a exp

{
− (x− b)2

2c2

}
+ d (5.1)
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ここで、計数率 S [counts/sec]は

S =
√
2πac (5.2)

で与えられる。次に試料に含まれる放射性不純物の放射能を求める。ある核種が単一ピー

クのみのガンマ線を出す場合、その核種の放射能を R [counts/sec](= [Bq])とすると

R =
S

branch× efficiency
(5.3)

で与えられる。ここで branchはガンマ線を出す崩壊の分岐比、efficiency は HPGe検

出器によるガンマ線検出効率である。含有量を求めるのに用いたピークの崩壊分岐比は

表 5.2 の通りである。検出効率は測定試料の物質や形状により異なる。そこで検出効率は

Geant4によるモンテカルロ・シミュレーションを用いて求めた。表 5.1に測定試料におけ

るエネルギーごとのガンマ線検出効率をまとめる。ガンマ線エネルギーが低いほうが Ge結

晶内での反応率が高く、検出効率が高い。また測定試料が小さいほうが Ge結晶にガンマ線

が入りやすく検出効率が高いことがわかった。

最後に R [Bq]から U/Th含有量 X [g/g]を求める。

放射平衝が成立している場合、Rを系列の親である 238U,232Thの放射能と考えることが

でき、以下のとおり U/Th含有量 X [g/g]を得ることができる。

X =
1

Ms

A

NA
N0 (5.4)

N0 =
R

λ
(5.5)

λ =
ln 2

T1/2
(5.6)

で与えられる。ここでMs は試料の質量、Aは原子数、NA はアボガドロ数、N0 は原子の

個数、λは壊変定数、T1/2 は崩壊系列の親の半減期である。
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図 5.9 実効的なピークの例。正規分布でフィットしている。誤差は統計誤差を表示している。

統計的な理由により、ピーク近傍のエネルギー領域で試料の信号よりバックグラウンドの

ほうが大きい場合がある。この場合ベイズ原理にもとづいて上限値をつける。ベイズ原理は

事前確率を導入し、事後確率に反映させる原理である。ここであるエネルギー領域で期待さ

れる計数率の期待値を µに対して、事前確率として

P (µ) =

{
0 : µ < 0
1 : µ ≥ 0

(5.7)

を導入する。これは µ が 0 以上のときは物理的に意味があり、0 未満のときは物理的に意

味が無い値であることを意味する。試料からバックグラウンドを引いてピーク計数率が負に

なった場合を図 5.10に示す。正規分布でフィットし、ピーク値が負の値になった場合、ピー

ク計数率の統計誤差を考慮に入れ、正の範囲において 90%の信頼度でピーク値の上限値を

求める。
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図 5.10 試料の信号よりバックグラウンドのほうが大きい場合の例。正規分布でフィッ

トし、ピーク値が負の値になっている。誤差は統計誤差を表示している。

5.1.4 U,Th含有量測定結果

HPGe検出器による 238U,232Th含有量測定結果を表 5.3に示す。誤差は統計誤差のみを

考慮に入れている。全ての試料において、U系列中流と U系列上流が 2σ の誤差範囲で一

致しており U系列の放射平衡が成り立っていると考えることができる。測定から µ-PIC及

び関連材料のポリイミド 800µm部分、ポリイミド 100µm部分、ガラス繊維に 238U,232Th

が多く含まれることがわかった。

ガラス繊維はポリイミドの補強材として用いられており、ポリイミド 100µm部分 1枚に

対してガラス繊維が 1枚含まれている。ここでポリイミド 100µm中の放射能を考えるため

に、ポリイミド 100 µm部分とガラス繊維それぞれ一枚について単位面積あたりの放射能を

表 5.4に示す。ガラス繊維の U/Th含有量はポリイミド 100 µm部分と比べてやや小さい。

U/Thの中心値で比較すると、U/Thともに 10%程度減少していると考えることができる。

このことから、ポリイミド 100 µm部分からガラス繊維を取り出す工程の最後に行う洗浄の

際に U/Thが溶け出した可能性とポリイミド部分に含まれていた可能性が考えられる。

µ-PICは図 5.7に示したように、ポリイミド 800 µm部分をポリイミド 100µm部分で挟

んで圧着した構造をしている。表 5.5に µ-PIC 単位面積あたりの放射能を示す。U/Th と
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もにポリイミド 800µm部分、ポリイミド 100µm部分、メッキ液を足しあわせても µ-PIC

本体の約 50%程度しか説明できないことがわかる。この結果から未知のバックグラウンド

源の存在が示唆される。未知のバックグラウンド源について、未測定の µ-PICの構成材料

に U/Thが含まれている場合と µ-PICを製作する際に U/Th系列が混入した場合が考えら

れる。各工程に関して製造業者との打ち合わせを十分に行い、考えうる材料はすべて測定し

ているが、補助接着剤など意図せず使用している材料の有無を再度確認する必要がある。ま

た、本研究での測定試料は工作に用いる前の試料であるので、µ-PIC製作中における U/Th

系列混入の有無を考えることができていない。ポリイミドを圧着するときに用いるプレスに

U/Th が付着していた場合、ポリイミドに U/Th が混入することが考えられる。どちらの

場合でも、µ-PIC単位面積あたりの U/Th含有量において、µ-PIC本体の測定結果に比べ

て µ-PIC素材の和の方が優位に小さいことが説明できる。今後の試作では µ-PIC製作の工

程ごとに試料を測定し、未測定材料の有無の確認、製作工程中に U/Thの混入がないかの確

認を行う。5.2節では未知のバックグラウンドの存在にも触れながら議論を行う。

表 5.3 U/Th含有量。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]

µ-PIC 1.17± 0.01 1.14± 0.01 5.84± 0.03

ポリイミド 800µm部分 0.78± 0.01 0.76± 0.01 3.42± 0.03

ポリイミド 100µm部分 0.39± 0.01 0.38± 0.01 1.81± 0.04

メッキ液 (硫酸銅水溶液) < 0.01 < 0.13 < 0.06

ガラス繊維 0.84± 0.03 0.91± 0.02 3.48± 0.12

GEM < 0.02 < 0.17 < 0.12

表 5.4 試料 1枚あたりの U/Th。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

ガラス繊維 64.5± 0.8 71.3± 1.4 86.8± 1.1
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表 5.5 µ-PIC単位面積あたりの U/Th。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]

µ-PIC 2803± 16 2732± 27 4464± 24

ポリイミド 800µm部分 1438± 13 1407± 22 2011± 19

ポリイミド 100µm部分 138± 3 133± 5 204± 3

メッキ液 (硫酸銅水溶液) < 0.5 < 67 < 0.9

5.2 バックグラウンドの理解

5.1.4 節から、GEM と µ-PIC のメッキ液である硫酸銅水溶液は現状の µ-PIC の放射線

レベルの 5%以下であることがわかった。また µ-PICの補強材に用いられているガラス繊

維に U/Thが多く含まれていることがわかった。本節では、5.1.4節で得た測定結果をもと

に U/Th系列崩壊で生じる α線由来のバックグラウンドをシミュレーションによって定量

的に推定し、RUN14で得たエネルギースペクトルと比較を行う。

5.2.1 シミュレーション

µ-PIC の補強材に用いられているガラス繊維からのバックグラウンド源について議論す

る際、U/Th系列の崩壊により生じる α線がポリイミド中でどの程度エネルギーを落とすか

を知ることは重要である。SRIM(Stopping and Range of Ions in Matter)[70]によるポリ

イミド中での α線のエネルギー損失の計算結果を図 5.11に示す。SRIMはイオンが物質中

を通過する際の、イオンの飛程、エネルギー損失を実験値を基にした半経験式で算出するシ

ミュレーションソフトウェアである。この結果から、10MeVの α線は 90µm以上のポリイ

ミドを通過できないことがわかる。U/Th系列由来の α 線の最大エネルギーは 8.785MeV

である。このことから、ポリイミド 800 µm部分と検出面から遠い側のポリイミド 100 µm

部分に含まれている U/Th 系列崩壊由来の α 線は考慮に入れる必要がないと判断できる。

未知のバックグラウンド源が接着剤などポリイミド 100µm部分より基板側に存在するもの

の場合にも、バックグラウンドになることはない。一方、製作中にバックグラウンド源が

µ-PIC 表面に付着した場合はバックグラウンドになり得ると言える。本シミュレーション

では、製作中の不純物混入についての定量的な議論はできないが、最終結果の議論の際にそ

の可能性を議論する。

α線起源のバックグラウンドについてのシミュレーションは Geant4[71]を用いて行った。

Geant4 とは、放射線と物質間の反応をシミュレーションする C++ ベースのソフトウェ

ア・ツールキットである。シミュレーションにおける検出器のジオメトリを図 5.12に示す。

U,Th 系列崩壊由来の α 線は 100µm 部分のオレンジメッシュ部分からを発生させる。オ
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レンジメッシュ部分の厚さ t は 5.1.2 節で述べたように実際に測定したガラス繊維の厚さ

87µmを用いる。また、標準偏差 ±6µmをシミュレーションによる見積もりの系統誤差と

して扱う。
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Figure 6.1.14: The calculated range of alpha particles in polyimide by SRIM. The highest energy of
alpha particle of U-chain and Th-chain is 8.785MeV, and the thickness of the insulator (polyimide) is
100µm. Thus, the alpha particles from the back side of the insulator (polyimide) do not come into to
the detectable reagion.

102

図 5.11 SRIM によるシミュレーション結果 [69]。U/Th 由来のα線はポリイミド

100 µm部分を通過できないことがわかる
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図 5.12 Geant4によるシミュレーションにおける装置のジオメトリ

本研究では U/Th含有量を HPGe検出器による測定結果を用いるとともに、先行研究で

使用されていたシミュレーションにおける検出器ジオメトリの更新を行った (図 5.13)。更

新箇所を以下に記す。

• 解析的に考慮に入れていた GEMの構造をシミュレーションのジオメトリに組み込む

(図 5.14)

• U/Th由来の α線をポリイミド 100 µm全体から発生させていたところを測定値 tを

用いて発生させる

• µ-PICの銅電極の横に入っていたポリイミドを gasにした (図 5.13中 1⃝)

• gap領域を 4mmを 3.99mmに修正した (図 5.13中 2⃝)

• LCPの厚さを 90µmを 100 µmに修正した (図 5.13中 3⃝)

• GEM穴の大きさの修正をデザイン値である 70 µmから実測値 80µmに修正した (図

5.13中 4⃝)
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図 5.13 シミュレーションにおける装置のジオメトリの改善箇所

⦿
Z

図 5.14 シミュレーションのジオメトリにおける GEMの様子。規則的に穴が並んでいる。

5.2.2 シミュレーション結果

上記の更新を行ったシミュレーション結果を図 5.15 に示す。黒十字は roundness カッ

トのみを外した RUN14における測定結果、マゼンダは gap事象、赤は TPC事象を表す。

GEMの増幅率は 10倍としている。gap領域での α線によるエネルギー損失は微小な上に
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GEMによる増幅 10倍を受けていないため、TPC事象に対して定義されるエネルギーとし

ては小さく解釈され、低エネルギー側に集中する。このことからポリイミド 100µm部分中

のガラス繊維に含まれる U/Th系列由来の α線が GEMによるガス増幅を受けなかった場

合、閾値付近のバックグラウンド、すなわち検出感度を制限するバックグラウンドとなる。

ガラス繊維の厚さ t は測定の平均値 87µm に対して 6µm の不定性がある。ガラス繊維

の厚さの不定性による gap事象のエネルギースペクトルの変化を図 5.16に示す。ガラス繊

維の厚さの不定性の範囲内で 50 keV − 150 keV のエネルギー領域の立ち上がり成分を説明

することが可能である。次にガラス繊維の厚さの不定性による TPC事象のエネルギースペ

クトルの変化を図 5.17 に示す。RUN14 における 150 keV − 400 keV のエネルギー領域の

76(+9 − 1)%の事象を説明可能である。ここで、中心値はガラスの厚みが 93µmのときの

もの、系統誤差の正はガラス繊維の厚みが 87 µm、負は 81µmのものを表す。

ガラス繊維を単一の厚さと考えた場合、t = 81 µmのとき gap事象が RUN14による測定

結果と比べて少なく t = 93 µmのとき gap事象が RUN14による測定結果と比べて多くな

る部分がある。また、150 keV以下の傾きを完全に再現できている厚みはない。このことか

らガラス繊維を単一の厚さと考えた場合 gap 事象を定量的に説明することができない。実

際のガラス繊維には凹凸がある。今後ガラス繊維の凹凸を考慮に入れたジオメトリを製作す

る必要などのさらなる改善が必要であると考えられる。また、GEMの増幅率を 10倍と仮

定したが、これについても実測やシミュレーションなどによってより正確な値を求め、反映

させる必要がある。

ポリイミド 100 µm 部分中のガラス繊維が暗黒物質直接探索実験において重要なエネル

ギー領域で主要なバックグラウンドであることがわかった。一方で未知のバックグラウンド

源によってはガラス繊維で足りない分を説明できる可能性がある。未知のバックグラウンド

源がポリイミド 100µm より-Z 軸方向に存在した場合、バックグラウンドになることはな

い。しかし未知のバックグラウンド源がポリイミド 100µmより +Z軸方向に存在していた

場合バックグラウンドになる可能性がある。この場合ポリイミドを通過する事象が増えるた

め、gap事象が増加すると考えることができる。今後未知のバックグラウンド源の確認を行

う必要がある。
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図 5.15 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。赤が TPC 事象、

マゼンダが gap事象、黒十字が roundnessカットのみ行っていない RUN14による測定

結果。
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gap+TPC図 5.16 ポリイミド 100 µm中にあるガラス繊維の厚さの不定性による gap事象のエネ

ルギースペクトルの変化。GEMのガス増幅は 10倍を仮定している。赤線はガラス繊維

の厚さが 87µmのとき、緑線はガラス繊維の厚さが 81µmのとき、青線はガラス繊維の
厚さが 93 µmのとき、黒十字が roundnessカットのみ行っていない RUN14による測定

結果。
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gap+TPC 図 5.17 ポリイミド 100µm中にあるガラス繊維の厚さの不定性による TPC事象のエネ

ルギースペクトルの変化。赤線はガラス繊維の厚さが 87µmのとき、緑線はガラス繊維
の厚さが 81µmのとき、青線はガラス繊維の厚さが 93 µmのとき、黒十字が roundness

カットのみ行っていない RUN14による測定結果。
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6 バックグラウンドの低減

前章の議論により、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線による gap事象であるこ

とがわかった。α線は He原子核であり原子核反跳事象となるので解析的に除去することは

困難である。そこで検出感度を制限しているバックグラウンドを根本的に取り除く必要があ

る。またひとつの目標として DAMA領域の探索を行うために、ポリイミド 100µm部分に

U/Th含有量 1/100以下の材料を用いた µ-PICを新たに製作する。

6.1 材料選定

現在用いているポリイミド 100 µm 部分の新材料候補としてガラス繊維を含まないポリ

イミド + エポキシでできた材料がある。これはポリイミド部分が 5µm、エポキシ部分が

75µmの合計 80µmの層状構造をしている。図 6.1に示す通り補強材のガラス繊維が無いた

め単体では形状を維持することが不可能で丸まってしまう。しかし製作する際はポリイミド

800µm部分に圧着するため工作上の問題はない。本材料に含まれる U/Th含有量を HPGe

検出器で測定した。ここでの試料測定には U/Th含有量が 1/100以下であることを確認す

るために神岡地下実験施設の HPGe検出器を用いた。東京大学本郷キャンパスと比べて神

岡地下実験施設は地下にあるため宇宙線ミューオン由来のバックグラウンドが少なく、より

精度よく試料測定ができる。東京大学本郷キャンパスの HPGe検出器での 609 keV におけ

るバックグラウンドが 576 counts/keV/kg/dayなのに対し、神岡地下実験施設の HPGe検

出器は 0.7 counts/keV/kg/day である。ポリイミド + エポキシの詳細を表 6.1、測定結果

を表 6.2 にまとめる。U 系列上流の上限値が一桁大きくなっているのは 609 keV の崩壊分

岐比が 46.1%に対して 93 keVの崩壊分岐比が 5.4%と小さいことに起因している。また上

限値の範囲内で放射平衡をが成り立っていると考えることができる。新素材候補であるポ

リイミド +エポキシは U/Th含有量が現行のポリイミド 100 µm部分の 1/100以下である

ことがわかった。これは新材料候補として定めた基準値を達成しており、今後ポリイミド

100µm部分を新素材に取り替えた µ-PICを製作した。
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図 6.1 新材料候補、ガラス繊維を含まないポリイミド +エポキシ。

表 6.1 ガラス繊維を含まないポリイミド +エポキシの詳細とエネルギーごとのガンマ線検出効率

測定試料 ジオメトリ [cm3] 質量 [g] 測定期間 [s] 93 keV[%] 583 keV[%] 609 keV[%]

ポリイミド +エポキシ 5× 5× 0.86 22.67 583200 14.31 6.79 6.45

表 6.2 U/Th含有量

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

6.2 低バックグラウンド検出器開発

ポリイミド 100µm 部分を、新材料であるガラス繊維を含まないポリイミド + エポキシ

に変更した 10 × 10 cm2 の低バックグラウンド µ-PIC試作機を製作した。低バックグラウ

ンド µ-PIC試作機の外観を図 6.2に示す。工作上の大きな問題はなかった。またピクセル

電極の様子を図 6.3に示す。アノード径の測定値は 67 µmでカソード径の測定値は 250 µm

だった。アノードとカソードとの導通箇所がいくつかみられた。これは新材料を用いたこと

による工作の不慣れのためで、今後改善が見込まれる。材料を変更したことによる大きな不

具合は見つかっていない。今後この低バックグラウンド µ-PIC試作機のガス増幅率を確認

する。同時に現行機とのガス増幅率の違いなどを定量的に評価し、シミュレーションと比較

する。その後、表面から放出される α線の定量的な評価や、安定動作の確認など暗黒物質直

接探索実験にむけた試験を行う。
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図 6.2 10× 10 cm2 の低バックグラウンド µ-PIC試作機の外観。

図 6.3 低バックグラウンド µ-PIC試作機のピクセル電極の様子。

低バックグラウンド µ-PIC試作機製作にあたり、製作途中に放射性不純物混入調査のた

めに製作過程での試料を確保した。

試料を確保した製作工程は以下である。

工程 1 製作の元ととなるコア基板のポリイミド 800 µm(製作開始前)

工程 2 ポリイミド 800µm上にアノードストリップを形成し、ポリイミド +エポキシとコ

ア基板の積層プレス後

工程 3 レーザーで穴を開けて銅電極を成長させてつくるビアフェルメッキ加工後

工程 4 ワイヤーボンディング用の電極に加工後 (完成品)

それぞれの測定試料を図 6.4に示す。本研究では上記の工程ごとに U/Th含有量測定を行っ
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た。表 6.3に試料の詳細、表 6.4に工程ごとの U/Th含有量測定結果を示す。U系列上流の

解析手法による系統誤差を考慮にいれることで U系列の放射平衡を確認した。詳細は付録

Aに示す。表 6.5に µ-PIC単位面積あたりの放射能を示す。この結果から低バックグラウ

ンド µ-PIC試作機 (表 6.5中工程 4試料)の U/Th含有量はコア基板のポリイミド 800 µm

部分 (表 6.5中工程 1試料)で説明することができる事がわかった。このことから低バック

グラウンド µ-PIC 試作機では期待通りに U/Th を除去できたといえる。また表 6.5 より、

工程ごとに比較して U/Th含有量の大きな変動がないことから低バックグラウンド µ-PIC

試作機製作において製作途中の放射性不純物混入はないことがわかった。

図 6.4 製作工程の各段階での測定試料。左上が工程 1、右上が工程 2、左下が工程 3、右

下が工程 4。

表 6.3 測定試料の詳細とエネルギーごとのガンマ線検出効率。

測定試料 ジオメトリ [cm3] 質量 [g] 測定期間 [s] 93 keV[%] 583 keV[%] 609 keV[%]

工程 1試料 5× 5× 0.69 35.80 583200 15.17 4.97 4.77

工程 2試料 5× 5× 0.79 43.16 583200 14.73 4.79 4.49

工程 3試料 5× 5× 0.60 51.06 518400 14.38 4.54 4.39

工程 4試料 5× 5× 0.40 20.78 453600 16.59 5.37 5.13
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表 6.4 試料ごとの U/Th含有量。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]

工程 1試料 0.62± 0.01 0.77± 0.02 2.99± 0.05

工程 2試料 0.49± 0.01 0.55± 0.01 2.46± 0.04

工程 3試料 0.43± 0.01 0.47± 0.01 2.16± 0.04

工程 4試料 0.49± 0.01 0.61± 0.02 2.61± 0.07

表 6.5 µ-PIC単位面積あたりの U/Th。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]

工程 1試料 1366± 23 1719± 42 2112± 35

工程 2試料 1307± 23 1475± 40 2096± 35

工程 3試料 1354± 25 1472± 42 2174± 39

工程 4試料 1268± 34 1580± 62 2150± 54

6.3 動作確認

図 6.5 に低バックグラウンド µ-PIC 試作機の動作確認に用いる検出器の外観、図 6.6 に

検出器内部の概念図を示す。真空容器内に低バックグラウンド µ-PIC試作機を設置してお

り、ドリフト領域は約 1 cmである。ガスは Ar : C2H6 = 9 : 1の混合ガスを用いている。ア

ノードからの信号をアンプで増幅しオシロスコープで信号を確認する。線源は 55Feを用い

る。今後信号を確認することで動作確認を行う。
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図 6.5 動作試験に用いた検出器の外観。
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図 6.6 動作試験に用いた検出器内の概念図。
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7 展望

5章、6章の議論によりポリイミド中のガラス繊維が暗黒物質直接探索実験において重要

なエネルギー領域で、主要なバックグラウンド源であることがわかった。ガラス繊維に含ま

れている U/Th系列の崩壊で生じた α線がバックグラウンドに対して大きな寄与をなして

いる。また放射性不純物の混入量が 1/100以下の新材料を発見し µ-PICの試作機を製作し

た。この試作機と同等の放射線レベルの検出器を用いて神岡地下実験施設で観測を行った

場合、U/Th系列の崩壊で生じた α線バックグラウンドは現在の 1/100以下になることが

予想される。図 7.1に新材料にかえた 30 × 30 cm2 の低バックグラウンド µ-PICで測定を

行った場合に予想される U/Th系列崩壊由来の α線バックグラウンドによるエネルギース

ペクトルを示す。

次に 2.5.2節で述べた環境放射線バックグラウンドを考慮する。U/Th系列崩壊由来の α

線バックグラウンドが 1/100になると検出感度は 100倍になることが予想される。新材料

は上限値で U/Th系列の含有量が 1/100であったので、実際の含有量は 1/100以下である

ことが予想される。その場合、α線バックグラウンドの gap事象のほかに環境ガンマ線事象

と環境中性子線事象が主要なバックグラウンドとなることが予想される。図 7.2に環境中性

子線バックグラウンドを考慮に入れたエネルギースペクトルを示す。図 4.15にガンマ線除

去能力を示したが、roundnessカットにおけるガンマ線のエネルギーに対するカット効率の

理解が十分でないため、環境ガンマ線バックグラウンドは考慮に入れていない。環境ガンマ

線に関しては、今後も解析的なカットを研究することで、寄与を環境中性子以下に抑える工

夫を行う予定である。

ポリイミド 100 µm部分を新材料にかえた 30 cm角 µ-PICを用いた検出器での測定で予

想される感度曲線を図 7.3 に示す。これは神岡地下実験施設で一年間の測定を仮定してい

る。U/Th 系列崩壊由来の α 線バックグラウンドが 1/100 であることを仮定しているが、

実際の含有量は 1/100より小さいことが予想される。その場合、DAMA領域のより多くの

部分を方向に感度をもつ手法で探索することができる。
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図 7.1 低バックグラウンド検出器を用いた場合の予想される U/Th 系列崩壊由来の α

線バックグラウンドによるエネルギースペクトルの変化。赤が TPC 事象、マゼンダが

gap事象の寄与を表す。黒十字が roundnessカットのみを外した RUN14のエネルギー

スペクトルを表す。また斜線部分が現状の検出器で予想される U/Th 系列由来のバック

グラウンドスペクトル、塗りつぶし部分が低バックグラウンド化した検出器で予想される

U/Th系列由来のバックグラウンドスペクトルを表す。
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図 7.2 低バックグラウンド検出器を用いた場合の予想されるエネルギースペクトル。

赤が TPC 事象、マゼンダが gap 事象、緑が環境中性子線事象の寄与を表す。黒十字が

roundnessカットのみを外した RUN14のエネルギースペクトルを表す。
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図 7.3 低バックグラウンド化した検出器を用いた場合に予想される感度曲線 (図中”Fu-

ture limit”)。
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8 結論

NEWAGE は方向に感度を持つ暗黒物質直接探索実験である。方向に感度を持つ手法で

は世界最高感度を有しているが、従来型の暗黒物質直接探索実験には検出感度が至っておら

ず、さらなる感度向上が求められる。そこで検出感度を向上させるために、バックグラウ

ンドの理解・低減を行った。まず HPGe検出器を用いて NEWAGE検出器各部分の U/Th

含有量を測定した。その結果 µ-PICの補強材のガラス繊維に U/Thが多く含まれているこ

とが分かった。また、U/Th含有量の測定値をもとに Geant4を用いたシミュレーションを

行った。シミュレーションから NEWAGEの主要なバックグラウンドはポリイミド 100 µm

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。

さらにポリイミド 100µm部分にかわるガラス繊維を含まない低バックグラウンドな新材

料を見つけ、U/Th含有量はポリイミド 100µm部分の 1/100以下であることを確認した。

低バックグラウンド材料を用いた µ-PICを試作、製造上の大きな問題はないことを確認し

た。今後は低バックグラウンド検出器の性能評価を行った後、神岡地下実験施設で暗黒物

質直接探索実験を行い、これまで以上の感度で方向に感度をもった暗黒物質探索を進めて

いく。
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付録 A U系列上流の系統誤差

U系列上流は 232Thが崩壊して放出する 93 keVのピークから放射能を求め、含有量 [g/g]

を得る。図 A.1 に HPGe 検出器による測定で得られた 93 keV 付近のエネルギースペクト

ルを示す。93 keV のピーク付近に 87.2 keV の Bi由来の Kα線ピークが存在するのでダブ

ルガウシアンに定数を加えた A.1式でフィットする。

f(x) = a exp

{
− (x− b)2

2c2

}
+ d exp

{
− (x− e)2

2f2

}
+ g (A.1)

フィットする際、b, eは初期値としてピークのエネルギー、c, f は初期値として HPGe検

出器のエネルギー分解能 1 keVを与えた。ここで、93 keVのピーク成分は 232Thが崩壊し

て放出されたガンマ線以外に、U/Th系列の核種である Biや Po由来の Kα 線や Kβ 線に

よる事象が含まれている。Kα 線、Kβ 線はいずれも特性 X線である。L殻から K殻に電子

が移動した際に発生する特性 X線を Kα 線、M殻から K殻に電子が移動した際に発生する

特性 X線を Kβ 線という。表 A.1に U/Th系列に含まれる核種の Kα 線、Kβ 線のエネル

ギーが 93 keV 程度になるものをまとめた [31]。93 keV のピークには 232Th 由来のガンマ

線事象のほかに表 A.1に示した Kα 線、Kβ 線事象が含まれているので、ピークから求めた

U系列上流の放射能は多めに見積もっている。ピーク成分のうち 232Th由来のガンマ線以

外の事象がどの程度あるかが系統誤差となる。
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histo_bg図 A.1 93 keV 付近の実効的なピークの例。左は 87.2 keV ピークより低エネルギー側

を定数成分として A.1式でフィット (Fit1)を行った場合、右は 93 keV ピークより高エ

ネルギー側を定数成分としたフィット (Fit2)を行った場合を表す。
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表 A.1 U/Th 系列に含まれる核種の Kα 線、Kβ 線のエネルギー [31]。93 keV 程度に

なるものをまとめている。

元素名 Kβ1 [keV] Kα1 [keV] Kα2 [keV]

Bi 87.349 77.107 74.815

Po 89.807 79.290 76.863

Rn 94.868 83.787 81.069

Ra 100.130 88.471 85.431

Ac 102.841 90.886 87.675

Th 105.604 93.350 89.957

Pa 108.422 95.863 92.282

U 111.298 98.434 94.654

図 A.1から、87.2 keVピークより低エネルギー側の定数成分と 93 keVピークより高エネ

ルギー側の定数成分に差があることがわかる。これは 87.2 keV の Bi 由来の Kα 線事象と
232Th由来の 93 keV のガンマ線事象以外の事象によるものである。本研究では、A.1式で

フィットした際の 87.2 keVピークより低エネルギー側の定数成分と 93 keVピークより高エ

ネルギー側の定数成分の差から系統誤差を求める。図 A.1(左)は 87.2 keV ピークより低エ

ネルギー側を定数成分としたフィット (Fit1)を行った場合、図 A.1(右)は 93 keVピークよ

り高エネルギー側を定数成分としたフィット (Fit2)を行った場合を表している。表 A.2に

Fit1 と Fit2 から得た 93 keV ピークの計数率をまとめた。Fit による計数率の差が系統誤

差となる。系統誤差を考慮に入れた作業工程ごとの U/Th 含有量を表 A.3、µ-PIC 単位面

積あたりの U/Th含有量を表 A.4に示す。表 A.3、表 A.4における 238U上流の中心値は

Fit2 から得た計数率から導出したものである。このことから低バックグラウンド検出器の

製作工程ごとの測定試料では、誤差の範囲で放射平衡が成り立っているといえる。

表 A.2 Fit1と Fit2から得た 93 keVピークの計数率。

測定試料 Fit1[counts/keV/day] Fit2[counts/keV/day]

工程 1試料 7.46× 10−4 11.2× 10−4

工程 2試料 7.51× 10−4 9.36× 10−4

工程 3試料 6.39× 10−4 9.12× 10−4

工程 4試料 3.58× 10−4 5.66× 10−4
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表 A.3 試料ごとの U/Th含有量。238U上流の誤差は統計誤差、系統誤差の順につけている。

測定試料 238U中流 [10−6 g/g] 238U上流 [10−6 g/g] 232Th [10−6 g/g]

工程 1試料 0.62± 0.01 0.77± 0.02+0
−0.26 2.99± 0.05

工程 2試料 0.49± 0.01 0.55± 0.01+0
−0.11 2.46± 0.04

工程 3試料 0.43± 0.01 0.47± 0.01+0
−0.15 2.16± 0.04

工程 4試料 0.49± 0.01 0.61± 0.02+0
−0.22 2.61± 0.07

表 A.4 µ-PIC単位面積あたりの U/Th。238U上流の誤差は統計誤差、系統誤差の順に

つけている。

測定試料 238U中流 [µBq/cm2] 238U上流 [µBq/cm2] 232Th [µBq/cm2]

工程 1試料 1366± 23 1719± 42+0
−577 2112± 35

工程 2試料 1307± 23 1475± 40+0
−292 2096± 35

工程 3試料 1354± 25 1472± 42+0
−441 2174± 39

工程 4試料 1268± 34 1580± 62+0
−575 2150± 54
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