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概要
8M⊙ を超える重い恒星は内部で核融合を起こしながら成長し、最終的に超新星爆発を起こす。

この成長の最終段階では、星内部の熱対生成反応や原子核反応によって O(1)MeV のニュートリ
ノが放出される。このニュートリノは超新星前兆ニュートリノとよばれ、星の進化過程や質量階
層性を理解できると期待されている。超新星前兆ニュートリノは地球から O(100) pc 離れた星に
対して、超新星爆発の数日前より観測可能である。そのためこのニュートリノの検出を通じて、超
新星爆発に対しアラームを発令することができる。

KamLAND や Super-Kamiokande などの大型ニュートリノ検出器は逆ベータ崩壊反応を通じ
て反電子型の超新星前兆ニュートリノを検出可能である。これらの検出器では超新星前兆ニュー
トリノを用いたアラームシステムが運用されており、超新星前兆ニュートリノの背景事象レート
に対する観測事象レートの統計的超過に基づきアラームを発令している。本研究では超新星前兆
ニュートリノのルミノシティとエネルギーの経時変化に基づく、検出器で観測される期待事象レー
トの変動を取り入れた新たなアラーム手法を開発した。
本研究で開発したアラーム手法の性能を確認するために、ニュートリノを伴わない二重ベー

タ崩壊探索のためのミニバルーンをインストールしていない KamLAND を想定し、アラーム
Significance 評価を行った。また若狭湾と韓国の原子力発電所が常に稼働している状況を想定し
て、主要な背景事象である原子炉由来のニュートリノ事象レートを見積もった。モンテカルロ法
を用いて超新星前兆ニュートリノが到来する仮説を 3σ で棄却できる時刻 (アラーム時刻) を計算
することで、本研究で開発した手法が従来のアラーム手法よりも早期に発令可能であることを確
かめた。さらに、150 pc離れた質量が 15M⊙ の星の様々な超新星前兆ニュートリノモデルを用い
てアラーム Significance を評価し、本研究で開発した手法においてアラーム時刻におけるモデル
選択の大きなバイアスがないことを確認した。最後に近い将来超新星爆発が起こる可能性のある
天体としてベテルギウス (質量: 18−21M⊙、地球までの距離: 168.1+27.5

−14.9 pc)に対するアラーム時
刻を計算した。その結果、本研究で開発したアラーム手法は、従来のアラーム手法が発令できな
かった質量逆階層モデルの超新星前兆ニュートリノに感度をもつことがわかった。さらに、本研
究で開発した手法はベテルギウスに対して少なくとも 1.1 時間前にアラーム発令可能であるとい
う結果が得られた。
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第 1章

序論

初期質量が 8 太陽質量 (M⊙) より重い恒星はその内部で核融合反応を繰り返しながら軽元素
を重元素へと合成し、最終的に安定な鉄コアを形成する。この星の最終進化段階では平均エネル
ギーが O(1)MeV の全フレーバーのニュートリノが生成される [1]。このニュートリノは超新星
前兆ニュートリノと呼ばれ、鉄コア形成の数日前より観測可能である。超新星前兆ニュートリノ
は星内部の熱対生成や原子核反応により生成されるため、恒星進化過程の理解に役立つと考えら
れている。また星内部のニュートリノ振動を観測することで、ニュートリノ質量階層性を理解で
きる可能性が示唆されている [2]。さらに、8M⊙ の恒星は鉄コア形成から約 0.1秒後に自己重力
によるコア崩壊を経て超新星爆発を起こすため、超新星前兆ニュートリノの検出によって爆発観
測のためのアラームを発令することが可能である。特にベテルギウス (質量: 18−21M⊙、地球ま
での距離: 168.1+27.5

−14.9 pc[3])は近い将来超新星爆発が起こるとされており、その数日前より超新星
前兆ニュートリノが検出できると期待されている。

KamLAND などの大型ニュートリノ検出器は、O(100) pc の星から到来する反電子型の超新
星前兆ニュートリノを検出可能である。そのため KamLAND ではすでに超新星前兆ニュートリ
ノアラームシステムが運用されており [4]、背景事象レートに対する観測事象レートの統計的超
過に基づいてアラームを発令している。しかし質量逆階層におけるベテルギウス由来の超新星前
兆ニュートリノについて KamLAND の観測事象レートが低くこの従来の手法ではアラームを発
令することができない。そこで本解析ではより早期に発令するために超新星前兆ニュートリノの
経時変化を用いたアラーム手法を開発する。ここで超新星前兆ニュートリノの経時変化は、超新
星前兆ニュートリノのルミノシティとエネルギーの経時変化による検出器で観測される期待事象
レートの変動である。特に近年の星進化の数値シミュレーションの精度向上により、超新星前兆
ニュートリノの期待事象レートについて詳細に理解することが可能となった。
本研究では超新星前兆ニュートリノの経時変化を用いたアラーム手法で用いる検定統計量を考
案し、モンテカルロ法より作成した事象を基にアラーム Significance 評価を行う。本論文では 2
章でニュートリノ物理について述べ、3 章で超新星前兆ニュートリノの説明をする。その後 4 章
で本研究で用いる KamLAND検出器について説明し、5章で逆ベータ崩壊反応によるニュートリ
ノ検出の選定条件について述べる。6 章では従来の超新星前兆ニュートリノアラームについて述
べ、7章では超新星前兆ニュートリノに対する背景事象を説明する。8章では超新星前兆ニュート
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リノの経時変化を用いたアラームの手法を説明しその感度評価を行う。最後に 9 章で本研究の結
論を述べる。



3

第 2章

ニュートリノ物理

2.1 ニュートリノとは
ニュートリノは物質の最も基本的な構成要素である素粒子の 1 つである。この素粒子の性質の
大部分を説明できる理論が素粒子標準理論である。素粒子標準理論において粒子は相互作用を媒
介するボソンと物質を構成するフェルミオンに大別される。この理論では 4 つの基本的な相互作
用のうち重力相互作用を除く電磁気相互作用、強い相互作用、弱い相互作用の 3 つの相互作用を
記述しそれぞれを媒介するボソンは光子、グルーオン、W、Z ボソンと定義する。フェルミオン
は強い相互作用をするクォークとしないレプトンに分類可能であり、質量の異なる 3 世代に分け
られる。ここで素粒子標準理論におけるフェルミオンとボソンについてそれぞれ表 2.1、表 2.2に
まとめる。またニュートリノはレプトンの一種であり弱い相互作用と重力相互作用のみはたらく
粒子である。ニュートリノは電荷を持たない中性素粒子であり、電子ニュートリノ (νe)、ミュー
ニュートリノ (νµ)、タウニュートリノ (ντ )の 3つが存在する。
ニュートリノが媒介する弱い相互作用は電磁気相互作用に比べて非常に小さく、ニュートリノの
検出は非常に困難である。この性質よりニュートリノは当初仮想粒子として導入された。ニュー
トリノの存在は 1930年にベータ崩壊の生成物として Pauliにより提唱された [5]。当時ベータ崩
壊は中性子が陽子と電子に 2 体崩壊を起こし、生成電子が離散的なエネルギースペクトルを持つ
と考えられていた。しかし Chadwick により生成電子が連続エネルギースペクトルを持つことが
判明した。この結果を説明するためにベータ崩壊の 3 番目の生成物として、スピン 1/2 の中性粒
子であるニュートリノの存在が必要とされた。
ニュートリノは Reynes と Cowan によって初検出された [6]。彼らは塩化カドミウム (CdCl2)
を溶かした水タンクと液体シンチレータを用いて原子炉由来の反電子ニュートリノ (ν̄e) との逆
ベータ崩壊反応 (ν̄e + p → e+ + n) を検出した。この実験では陽電子の対消滅 γ 線と Gd 原子
核の中性子捕獲により生じた γ 線の時間空間相関をとり高感度で ν̄e を検出した。この革新的な
手法は現在の実験でも取り入れられている (5 章)。また加速器を用いて 1962 年には Lederman、
Schwartz、 Steinberger らが、2000 年には DONUT(Direct Observation of NeuTrino Tau) 実験
がそれぞれ νµ と ντ を生成し検出に初めて成功した [7][8]。
ニュートリノの飛行中にフレーバーは不変ではなく周期的に変動することが太陽や大気中で生
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成されたニュートリノの観測により発見された [9][10]。これをニュートリノ振動という (2.2節)。
この現象は素粒子標準理論の説明と異なり、ニュートリノが質量をもつことが条件である。その
ためニュートリノ振動は素粒子標準理論を超えた物理として注目されるようになった。

1937 年、Majorana によってニュートリノと反ニュートリノを同一視することでニュートリノ
質量の存在を肯定する理論 [11] が提唱された (2.3 節)。この Majorana による理論の検証として
最も有力な方法が 2.4節で説明するニュートリノを伴わない二重ベータ崩壊である。

表 2.1: 素粒子標準理論におけるフェルミオン (スピン 1/2)

種類 世代 素粒子名 記号 電荷
クォーク 1 アップ u 2/3

ダウン d -1/3

2 チャーム c 2/3
ストレンジ s -1/3

3 トップ t 2/3
ボトム b -1/3

レプトン 1 電子 e− -1
電子ニュートリノ νe 0

2 ミューオン µ -1
ミューニュートリノ νµ 0

3 タウオン τ -1
タウニュートリノ ντ 0

表 2.2: 素粒子標準理論におけるボソン

素粒子名 記号 電荷 スピン 媒介相互作用
光子 γ 0 1 電磁気相互作用

グルーオン g 0 1 強い相互作用
Wボソン W+/− ±1 1 弱い相互作用
Zボソン Z 0 1 弱い相互作用

ヒッグス粒子 H 0 0 ––––
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2.2 ニュートリノ振動
2.2.1 太陽ニュートリノ問題

1920年代以降、太陽は原子核反応によってエネルギーを生成していることが様々な実験により
わかった。その後、太陽内の原子核反応について詳細に見積られ、主に pp-chain と CNO cycle
の 2つの反応過程によって燃焼していることが理論計算より示された。特に pp-chain反応過程に
おいて 8B との反応で当時の技術でも検出可能なニュートリノが生成されることがわかった。そ
こで Homestake実験 [12]では 615 t の C2Cl4 を用意して太陽由来の電子ニュートリノを次の反
応で検出した。

νe +
37Cl→ 37Ar + e− (2.1)

ここで比例計数管を用いて生成した 37Arの個数を計算したところ、検出したニュートリノの個数
は標準太陽模型による予測の 1/3 であった。この理論と実験の不一致は太陽ニュートリノ問題と
呼ばれ、多くの研究者を悩ませた。

2.2.2 真空中でのニュートリノ振動
太陽ニュートリノ問題は本章で説明するニュートリノ振動理論が正しければ説明可能である。
ニュートリノは異なるフレーバー固有状態に周期的な遷移を行いながら飛行する。これをニュー
トリノ振動という。この現象はニュートリノのフレーバー固有状態と質量固有状態が異なること
で生じる。ニュートリノ振動理論は牧二郎、中川昌美、坂田昌一によって提唱され [13]、多くの
ニュートリノ実験の結果により証明された。
ニュートリノ振動が起こるためには、ニュートリノが質量を持つことと、フレーバー固有状態
が質量固有状態の混合状態であることが条件である。特に前者については素粒子標準理論におい
てニュートリノは質量を持たないと考えられていたため、大きなインパクトを与えた。以下では
真空中のニュートリノ振動について数式を用いて説明する。
ニュートリノのフレーバー固有状態と質量固有状態は次の行列式で表すことができる。|νe⟩|νµ⟩

|ντ ⟩

 = U

|ν1⟩|ν2⟩
|ν3⟩

 =

Ue1 Ue2 Ue3

Uµ1 Uµ2 Uµ3

Uτ1 Uτ2 Uτ3

|ν1⟩|ν2⟩
|ν3⟩

 (2.2)

ただし行列 U はユニタリー行列である (U†U = 1)。ニュートリノのフレーバー固有状態
|να⟩ (α = e, µ, τ)と質量固有状態 |νi⟩ (i = 1, 2, 3)を用いて行列成分の式に直すと

|να⟩ =
∑
i

Uαi |νi⟩ (2.3)

となる。行列 U がユニタリーであることから

|νi⟩ =
∑
i

U∗
αi |να⟩ (2.4)
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となる。反ニュートリノについても

|ν̄α⟩ =
∑
i

U∗
αi |ν̄i⟩ (2.5)

と表すことができる。
ニュートリノの時間発展について考える。Ei、pi について i番目の質量固有状態のエネルギー

と運動量とすると
i
∂

∂t
|νi⟩ = Ei |νi⟩ (2.6)

−i ∂
∂x
|νi⟩ = pi |νi⟩ (2.7)

が成り立つことから
|νi(x, t)⟩ = e−i(Eit−pix) |νi(0, 0)⟩ (2.8)

と表せる。ここで、t、xは実験室系での時間と位置である。
ここで

|να(x, t)⟩ =
∑
i

Uαie
−i(Eit−pix) |νi(0, 0)⟩

=
∑
i,β

Uαie
−i(Eit−pix)U∗

βi |νβ(0, 0)⟩ (2.9)

となる。したがってフレーバーが αから β に変わる遷移振幅は次のように表すことができる。

A(να → νβ) = ⟨νβ |να(x, t)⟩

=
∑
i,β

UαiU
∗
βie

−i(Eit−pix) (2.10)

ここで相対論的極限 (pi >> mi)

Ei =
√
m2

i + p2i ≃ pi +
m2

i

2pi
≃ E +

m2
i

2E
(2.11)

を考えると、フレーバー αが距離 Lを伝播したのち β に変化する確率は、

P (να → νβ) = |A(να → νβ)|2

=

∣∣∣∣∣∑
i

U∗
αiUβie

−i
m2

i
2E L

∣∣∣∣∣
2

=
∑
i,j

UαiU
∗
βiU

∗
αjUβj exp

(
−i

∆m2
ij

2E
L

)
(2.12)

となる。ただし ∆m2
ij ≡ m2

i −m2
j は質量の二乗差である。

ここで
Vi,j = UαiU

∗
βiU

∗
αjUβj exp

(
−i

∆m2
ij

2E
L

)
(2.13)
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とする。i = j の時行列 U がユニタリーであるとすると

Vi,j = UαiU
∗
βiU

∗
αiUβi = δαβ (2.14)

となる。i ̸= j の時 i, j の非対称性より ∑
i,j ̸=i

= 2
∑
i>j

(2.15)

となる。また

Vi,j = UαiU
∗
βiU

∗
αjUβj

[
cos

(
∆m2

ij

2E
L

)
− i sin

(
∆m2

ij

2E
L

)]

= −2Re(UαiU
∗
βiU

∗
αjUβj) sin

2

(
∆m2

ij

4E
L

)
+ Im(UαiU

∗
βiU

∗
αjUβj) sin

(
∆m2

ij

2E
L

)
(2.16)

より振動確率は

P (να → νβ) = δαβ − 4
∑
i>j

Re
(
U∗
αiUβiUαjU

∗
βj

)
sin2

(
∆m2

ij

4E
L

)

+ 2
∑
i>j

Im
(
U∗
αiUβiUαjU

∗
βj

)
sin

(
∆m2

ij

2E
L

)
(2.17)

となる。
ニュートリノ振動の確率はそれぞれニュートリノ質量固有値の差により決定される。つまり
ニュートリノの質量が 0 である時ニュートリノ振動は禁止される。素粒子標準理論ではニュート
リノが質量を持たない粒子として組み込まれているため、この現象は素粒子標準理論を超えた物
理である。またニュートリノ振動は距離とエネルギーの割合 L/E にも依存する。そのた様々なエ
ネルギーのニュートリノ源を様々な距離から測定することでニュートリノ振動の検証が行われた。
また反ニュートリノについて同様に振動確率を求めると

P (ν̄α → ν̄β) = δαβ − 4
∑
i>j

Re
(
U∗
αiUβiUαjU

∗
βj

)
sin2

(
∆m2

ij

4E
L

)

− 2
∑
i>j

Im
(
U∗
αiUβiUαjU

∗
βj

)
sin

(
∆m2

ij

2E
L

)
(2.18)

となる。式 (2.17)と比べると第３項の符号が異なることがわかる。
ニュートリノと反ニュートリノの振動確率の差は

∆P = P (να → νβ)− P (ν̄α → ν̄β)

= −16Jαβ sin
(
∆m2

12

2E

)
sin

(
∆m2

23

2E

)
sin

(
∆m2

31

2E

)
(2.19)
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となる。このニュートリノと反ニュートリノの違いは CP対称性の破れと対応する。ここで

Jαβ ≡ Im
(
U∗
αiUβiUαjU

∗
βj

)
(2.20)

となる。
行列 U は以下のように書き表すことができる。

U =

1 0 0
0 c23 s23
0 −s23 c23

 c13 0 s13e
−iδ

0 1 0
−s13eiδ 0 c13

 c12 s12 0
−s12 c12 0
0 0 1


=

 c12c13 s12c13 s13e
−iδ

−c12s23s13eiδ − s12c23 −s12s23s13eiδ + c12c23 s23c13
−c12c23s13eiδ + s12s23 −s12c23s13eiδ − c12s23 c23c13

 (2.21)

ただし sij ≡ sin θij、cij ≡ cos θij であり、θij は質量固有値 mi および mj をもつ状態の混合角
である。また δ は CP位相と呼ばれ、CP対称性の破れを表す。この時

Jαβ ≡ ±s12c12s23c23s13c213 sin δ (2.22)

であり、式（2.20）の複号は +が e, µ, τ の循環、−が逆循環を表す。
このニュートリノ振動確率の違いを利用することで、CP 対称性の破れを測定することがで

きる。

2.2.3 物質中でのニュートリノ振動
太陽や地球、超新星等、物質中をニュートリノが飛行する際には真空中と異なるニュートリノ

振動をおこす。弱い相互作用は Z ボソンを媒介する中性カレント反応とW ボソンを媒介する荷
電カレント反応に大別される。それぞれの反応について図 2.1に示す。

νe

e−

W±

νe

e− νx

νx

Z0

e−, p, n

e−, p, n

図 2.1: 荷電カレント反応（左図）と中性カレント反応（右図）のファインマンダイアグラム。添
字 xはニュートリノのフレーバー（e, µ, τ）を表す。

ここで荷電カレント反応の結合の強さは

A = 2
√
2GFNe (2.23)

と表すことができる。ただし GF はフェルミ結合定数、Ne は物質中の電子数密度である。



2.2 ニュートリノ振動 9

物質中はミューオンやタウオンに比べて電子が多量に含まれている。荷電カレント反応は
ニュートリノが同世代の荷電レプトンに変化する反応であるため νe のみ中性カレント反応に加え
荷電カレント反応を起こす。そのため振動パラメータを補正する必要がある。この効果のことを
MSW効果 (Mikheyev-Smirnov-Wolfenstein effect)という [14][15]。

2世代での MSW効果
まずは簡単のため 2世代でのMSW効果について考える。フレーバー固有状態と質量固有状態
の真空中でのシュレディンガー方程式は

i
d

dt

(
|νe⟩
|νx⟩

)
= Hflaver

(
|νe⟩
|νx⟩

)
(2.24)

i
d

dt

(
|ν1⟩
|ν2⟩

)
= Hmass

(
|ν1⟩
|ν2⟩

)
(2.25)

となる。ただし
Hmass =

(
m2

1 0
0 m2

2

)
(2.26)

である。ここで式 (2.17)よりユニタリー行列 U を用いると Hmass = UHflaverU† となる。
物質中で電子と反応するためハミルトニアンに補正をかける。

Hflaver → Hflaver
matter = Hflaver +

1

2E

(
A 0
0 0

)
(2.27)

ここで、Aは式 (2.23)よりニュートリノの荷電カレント反応の結合の強さを表している。
物質中の質量固有状態のハミルトニアンは
Hmass → Hmass

matter = U†Hflaver
matterU

= U†HflaverU +

(
cos θ sin θ
− sin θ cos θ

)†
1

2E

(
A 0
0 0

)(
cos θ sin θ
− sin θ cos θ

)
= Hmass +

A

2E

(
cos2 θ cos θ sin θ

cos θ sin θ sin2 θ

)
=

1

2E

(
m2

1 +A cos2 θ A cos θ sin θ
A cos θ sin θ m2

2 +A sin2 θ

)
(2.28)

となる。
Hmass

matter を対角化するために行列

Umatter =

(
cos θmatter sin θmatter

− sin θmatter cos θmatter

)
(2.29)

を定義する。ただし
tan 2θmatter =

sin2 θ

cos 2θ −A/∆m2
12

(2.30)

である。Hmass
matter の質量固有値は

m1,2matter =
1

2

[
(m2

1 +m2
2 +A)∓

√
(A−∆m2

12 cos 2θ)
2 + (∆m2

12)
2 sin2 2θ

]
(2.31)
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よって物質中での質量二乗差は

∆m2
12,matter = m2

2matter −m2
1matter = ∆m2

12

√(
A

∆m2
12

− cos 2θ

)2

+ sin2 2θ (2.32)

となる。したがって、ニュートリノ振動の生存確率は

Pmatter = 1− sin2 2θmatter sin
2 ∆m12,matterL

4E
(2.33)

となる。

3世代での MSW効果
3 世代のニュートリノ振動の MSW 効果を厳密に考えるとより複雑になるため、本節では定

性的に理解する。3 世代を考慮する時、2 世代の場合で考えていた電子ニュートリノとの混合だ
けでなく、ミューニュートリノとの混合によっても共鳴状態がつくられる。ここで前者の混合は
ニュートリノと結合する力が弱いため太陽のような低密度星でもニュートリノ振動に寄与するが、
超新星のような高密度な星では後者の混合状態も考える必要がある。また混合角は質量の 2 乗差
∆m12、∆m23 に依存するため、ニュートリノの振動パターンは質量階層性 (2.3.1節)に依存する。
まず高密度状態におけるフレーバー固有状態について考える。電子ニュートリノのみ荷電カレ

ント反応するため、式 (2.23)より荷電カレント反応の結合強さを Aとすると、ハミルトニアンは

Hflaver
matter =

1

2E

m2
ee +A m2

eµ m2
eτ

m2
µe m2

µµ m2
µτ

m2
τe m2

τµ m2
ττ


→ 1

2E

m2
ee +A m2

eµ′ m2
eτ ′

m2
µ′e m2

µ′µ′ 0

m2
τ ′e 0 m2

τ ′τ ′


→ 1

2E

A 0 0
0 m2

µ′µ′ 0

0 0 m2
τ ′τ ′

 (2.34)

となる。ただし、まず µ と τ のフレーバー固有状態の部分空間で対角化を行い、その後 |A| >>
m2

αβ の近似をとっている。以上より星内部のような高密度状態において νe、νµ′、ντ ′ がフレー
バー固有状態として独立に存在している。
次に星内部から放出されるニュートリノにはたらく物質効果を考える。高密度状態で νe、νµ′、

ντ ′ がフレーバー固有状態であることから、物質効果の共鳴点の分布について図 2.2に示すことが
できる。この図の横軸は物質中の電子数密度であり荷電カレント反応の結合強さ A と比例する。
また ν̄e について、この結合強さが負となるため便宜上負の電子数密度として示している。
本解析で用いる反ニュートリノの物質効果を考える。反ニュートリノが高密度状態から低密度

状態に遷移するため、図 2.2 の ne = −∞ から ne = 0 への遷移に対応する。この高密度状態の
ニュートリノ固有状態を

∣∣ν̄0e〉、∣∣ν̄0µ′

〉、∣∣ν̄0τ ′

〉 と示す。順階層について図 2.2(a) より負の電子数密
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図 2.2: 物質中の電子数密度とニュートリノエネルギー固有値の関係 [16]。左図は質量順階層、右
図は質量逆階層を示している (2.3.1節参照)。また負の電子数密度は反ニュートリノに対応する。

度において共鳴は起こらないため、

|ν̄1⟩ =
∣∣ν̄0e〉 (2.35)

|ν̄2⟩ =
∣∣ν̄0µ′

〉
(2.36)

|ν̄3⟩ =
∣∣ν̄0τ ′

〉
(2.37)

となる。以上より順階層における ν̄e の生存確率は

p =
〈
ν̄0e
∣∣ν̄e〉 = ⟨ν̄1|ν̄e⟩ = |Ue1|2 = cos θ12 sin θ13 (2.38)

一方逆階層の場合、図 2.2(b) より負の電子密度において共鳴状態 (H resonance) が存在する。
この共鳴状態において質量固有状態が変化する確率 (flip probability)を PH とすると、

|ν̄1⟩ = PH

∣∣ν̄0e〉+ (1− PH)
∣∣ν̄0τ ′

〉
(2.39)

|ν̄2⟩ =
∣∣ν̄0µ′

〉
(2.40)

|ν̄3⟩ = (1− PH)
∣∣ν̄0e〉+ PH

∣∣ν̄0τ ′

〉
(2.41)

よって逆階層における ν̄e の生存確率は以下のように表される。

p =
〈
ν̄0e
∣∣ν̄e〉 = PH ⟨ν̄1|ν̄e⟩+ (1− PH) ⟨ν̄3|ν̄e⟩ (2.42)

ここで密度変化が小さい場合断熱近似を用いることが可能で PH ∼ 0となる。そのため

p ∼ ⟨ν̄3|ν̄e⟩ = |Ue3|2 = sin2 θ13 (2.43)

となる。
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2.2.4 ニュートリノ振動パラメータ
ニュートリノ振動のパラメータは実験で精密測定されている。振動パターンはエネルギーと距

離の比によって決まるため、様々なエネルギーのニュートリノを様々な距離で測定することで振
動パラメータを探索することができる。
表 2.3に本解析で用いる振動パラメータのベストフィット値と 3σ の範囲を後述する質量階層性

(2.3.1節)ごとにまとめる。

表 2.3: ニュートリノ振動パラメータのベストフィット値と 3σ の範囲 [17]

順階層 (best fit) 逆階層 (∆χ2 = 9.1)
パラメータ Best fit±1σ 3σ range Best fit±1σ 3σ range

sin2 θ12 0.308+0.012
−0.011 0.275-0.345 0.308+0.012

−0.011 0.275-0.345
θ12/

◦ 33.68+0.70
−0.72 31.63-35.95 33.68+0.70

−0.72 31.63-35.95
sin2 θ23 0.470+0.017

−0.013 0.435-0.585 0.550+0.017
−0.021 0.440-0.584

θ23/
◦ 43.3+1.8

−1.5 40.6-50.8 47.9+1.0
−1.3 41.5-49.9

sin2 θ13 0.02251+0.00056
−0.00062 0.02030-0.02388 0.02253+0.00055

−0.00062 0.02060-0.02409
θ13/

◦ 8.56+0.11
−0.13 8.19-8.89 8.57+0.11

−0.13 8.20-8.93
δCP /

◦ 212+25
−41 124-364 285+24

−25 201-335
∆m2

21(10
−5 eV2) 7.49+0.19

−0.17 6.92-8.05 7.49+0.19
−0.17 6.92-8.05

∆m2
3ℓ(10

−3 eV2) +2.513+0.021
−0.019 +2.451- + 2.578 −2.484+0.020

−0.020 −2.547-− 2.421

2.3 ニュートリノの未解決問題
2.3.1 ニュートリノの質量
ニュートリノ振動の検出によりニュートリノが質量をもつことがわかった。質量の絶対値は現

在まで不明であり多くの実験によって測定されている。ベータ崩壊スペクトル形について最大エ
ネルギー付近でニュートリノ質量に依存する。KATRIN実験はトリチウムのベータ崩壊を精密測
定する実験であり、ニュートリノ質量について 90%の信頼度で∑

i

√
|Uei|2mi < 0.45 eV (2.44)

という制限を与えている [18]。また初期宇宙のエネルギー密度を宇宙背景放射等を用いて観測す
ることでニュートリノ質量を精密測定できる。ここで Plank 衛星の宇宙背景放射観測について、
バリオン音響振動と組み合わせた解析により、ニュートリノ質量の総和に対し∑mν < 0.12 eV

という制限が与えられている [19]。ニュートリノの質量絶対値は不明であるが、これらの値は他
の素粒子と比べると非常に小さいことがわかる。
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図 2.3: 質量階層性の説明

また質量固有値 m1,m2,m3 の大きさの順序 (質量階層性) も不明である。様々なニュートリノ
パラメータ測定の結果、以下の 2つの階層性の可能性が考えられる (図 2.3)。

• 順階層: m1 < m2 << m3

• 逆階層: m3 << m1 < m2

2.3.2 右巻きニュートリノ
スピン 1/2 の素粒子 ψ は γ 行列の積で表される演算子 γ5 = γ0γ1γ2γ3(カイラル演算子) に対
して

γ5ψL = −ψL (2.45)

γ5ψR = +ψR (2.46)

と表すことができる。ここで
ψL = PLψ =

1− γ5

2
ψ (2.47)

ψR = PRψ =
1 + γ5

2
ψ (2.48)

と表すことができる。ψL,ψR はそれぞれ左巻き、右巻き粒子を表す。また反粒子 ψ̄ について

ψ̄L = PRψ̄ (2.49)

ψ̄R = PLψ̄ (2.50)
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となる。ここでカイラル射影演算子 PL, PR について

PRPL = PLPR = 0 (2.51)

という性質を持つ。
質量を持った素粒子であれば ψL、ψR、ψ̄L、ψ̄L の 4 つの自由度をもつはずである。ニュート

リノは左巻き粒子と右巻き反粒子の 2つのみ見つかっているが、残り 2つは発見されていない。

2.3.3 ニュートリノのマヨラナ性
2.3.1節と 2.3.2節で説明したようにニュートリノが非常に軽い質量を持ち、右巻きニュートリ

ノが発見されていない根拠として有力な理論が Majorana 理論である [11]。この理論はニュート
リノが電荷を持たないため可能な理論である。
式 (2.51)よりスピン１/２の素粒子についてラグランジアンの質量項は

L = mDψ̄ψ = mD(ψ̄L + ψ̄R)(ψL + ψR) = mDψ̄LψR +mDψ̄RψL (2.52)

となる。左 (右)巻き反粒子が右 (左)巻き粒子と結合し質量を持つことがわかる。
ニュートリノは電荷を持たないため、左 (右)巻きニュートリノが左 (右)巻き反ニュートリノと

結合することが可能である。よってラグランジアンの質量項を次の様に書き換えることができる。

L =
1

2

(
ψ̄L ψ̄C

L

)(mL mD

mD mR

)(
ψC
R

ψR

)
+ h.c.

≡ 1

2
Ψ̄LMΨC

R + h.c. (2.53)

以下では行列M の要素の大小ごとに 3つの特殊なケースを考える。

ディラック型
mL = mR = 0とする。この場合左 (右)巻きニュートリノが左 (右)巻き反ニュートリノと結合

できないため、ラグランジアンは式 (2.52)の形となる。したがってこの場合、他の素粒子と同様
の質量獲得機構となる。

擬ディラック型
mD >> mL、mR の場合を考える。この場合もディラック型と同様に左 (右)巻き同士のニュー

トリノと反ニュートリノの結合ができないため、他の素粒子と同様の質量獲得機構となる。また
M の固有値をそれぞれms、ma とするとその二乗差は以下のように非ゼロの値をもつ。

m2
s −m2

a ∼ 2mD(mR +mL) (2.54)

そのため、このケースが真であれば新たなニュートリノ振動が起こる可能性が示唆されている
[20]。
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シーソー型
mR >> mD でありmL = 0の場合を考える。この時行列M の固有値は

mν =
m2

D

mR
∼ 0

mN = mR

(
1 +

m2
D

m2
R

)
∼ mR

(2.55)

となる。mR >> mD より mν は非常に軽いことがわかる。これは 2.3.1 節で説明したニュート
リノが非常に軽い質量を持っていることの良い説明となっている。また mN は非常に質量が重い
ことがわかる。つまり我々が観測しているエネルギースケールよりも高いエネルギーで相互作用
が許容される粒子であり、現状観測できていない右巻きニュートリノに対応する。mν が軽いほど
mN が重くなることから、このニュートリノ質量獲得機構のことをシーソー機構という。

2.4 ニュートリノを伴わない二重ベータ崩壊
2.3.3節で説明したニュートリノのマヨラナ性を検証する上で最も有力な方法が、ニュートリノ
を伴わない二重ベータ崩壊の観測である。
中性子が陽子と電子、反電子ニュートリノに崩壊する反応をベータ崩壊という (n→ p+e−+ν̄e)。
ある特定の原子核内では娘核がエネルギー的に不安定であるため 2 つの中性子が同時にベータ崩
壊を稀に起こす。これを二重ベータ崩壊 (2νββ) という。例えば原子番号 Z, 中性子数 A の原子
核 (Z,A)は次のように二重ベータ崩壊を起こす。

(Z,A)→ (Z + 2, A) + 2e− + 2ν̄e (2.56)

しかしニュートリノのマヨラナ性を仮定すると、一方の中性子がベータ崩壊により生成した反電
子ニュートリノがニュートリノとしてもう一方のベータ崩壊に用いられることがある。これが
ニュートリノを伴わない二重ベータ崩壊 (0νββ)であり、反応式は

(Z,A)→ (Z + 2, A) + 2e− (2.57)

となる。
また 0νββ 崩壊の半減期 T 0νββ

1/2 は次の式で書き表すことができる。
(
T 0νββ
1/2

)−1

= G0ν |M0ν |2⟨mββ⟩2 (2.58)

ここで G0ν とM0ν はそれぞれ位相空間因子、核行列要素と呼ばれ理論計算より求めることがで
きる。⟨mββ⟩はマヨラナ有効質量といいニュートリノ質量を用いて

⟨mββ⟩ =

∣∣∣∣∣∣
∑

i=1,2,3

Ueimi

∣∣∣∣∣∣ (2.59)
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図 2.4: KamLAND-Zen実験での背景事象スペクトルと 0νββ 崩壊の 90%上限 (水色)[21]

と表すことができる。つまり 0νββ 崩壊の半減期を測定することでニュートリノの質量について
理解を深めることができる。0νββ の電子スペクトルはニュートリノを放出しない分だけ 2νββ

に比べて高エネルギーにピークを持つ。このスペクトルを観測することでニュートリノのマヨラ
ナ性を検証することができる。
現在、複数の実験で 0νββ 崩壊の探索が行われている。その中でも現状世界最高感度の結果を更

新している実験が、本研究で用いる KamLAND 検出器で行っている KamLAND-Zen 実験 [21]
である。KamLAND-Zen 実験では 136Xe の 0νββ を観測しており、そのエネルギースペクトル
を図 2.4に示す。KamLAND-Zen実験では 0νββ 崩壊の半減期に対して 90%の信頼度で次のよ
うな制限を与えることができる。

T 0νββ
1/2 > 3.8× 1026 year (2.60)

これにより図 2.5のようにマヨラナ有効質量に対して

⟨mββ⟩ = 28−122meV (2.61)

と制限を与えることができる。これは世界で最も厳しい制限である。
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図 2.5: 最も軽いニュートリノ質量固有値 mlightest とマヨラナ有効質量の関係。KamLAND-Zen
実験は有効マヨラナ質量の上限について最も厳しい上限を与えている [21]。
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第 3章

超新星前兆ニュートリノ

超新星前兆ニュートリノは超新星爆発前の星の進化過程で放出されるニュートリノである。こ
のニュートリノは星内部の反応によって生成されるため、恒星の進化過程を理解できると期待さ
れている。また星内部の物質効果によるニュートリノ振動を通じて質量階層性を決定できる可能
性がある。本稿では特に超新星爆発のアラームとして用いることを期待している。KamLANDは
数 MeV のニュートリノに感度をもつため超新星爆発から数時間前の超新星前兆ニュートリノを
検出可能である。
本章ではまず超新星前兆ニュートリノの生成メカニズムを理解するために 3.1 節で恒星の進化
過程を説明する。その後 3.2 節と 3.3 節では超新星前兆ニュートリノの生成反応とその数値計算
を行った代表的な超新星前兆ニュートリノモデルについて述べる。最後に 3.4 節で本解析のア
ラームの対象である超新星爆発観測装置を紹介する。

3.1 恒星の進化
恒星は自己重力によって束縛された巨大なガスの塊であり、重力と星内部の圧力が釣り合った静
水圧平衡によって構造を維持している。重力に対抗する恒星内部の圧力を生み出すためには温度
勾配が必要であり、表面に比べて中心の温度が高くなければならない。そのため恒星は光として
絶えずエネルギーが放出される (冷却)。この時 3.2 節で説明するような反応で生成されるニュー
トリノはほとんど相互作用せず外部に放出されるためエネルギー損失に寄与する。エネルギー放
出により重力エネルギーが減少するため恒星は重力収縮し、星内部の温度が上昇する。重力収縮
が続き恒星の構造が維持できなくなる前に核融合条件を満たす星内部温度に到達すると、より重
い元素を合成しながら核融合エネルギーを供給すること (燃焼)で重力収縮が止まる。
恒星はこの冷却と燃焼のサイクルを繰り返すことで主系列星として成長し最終的に最も安定な
鉄を核融合により生成する (図 3.1)。しかし、安定性は恒星の初期状態の質量や半径等に依存する
ため、一部の星は成長の途中で別の進化をする。以下では各燃焼期間における詳細をまとめる。
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図 3.1: 星の進化構造。燃焼と冷却を繰り返すとコアの周りに元素ごとのシェルが出来上がる。鉄
元素まで合成するとこれ以上燃焼は起きない [22]。

3.1.1 水素燃焼
恒星は星間ガスの高密度の部分が重力崩壊することによって生まれる。この原子星は周囲のガ

スやダストが降り積もることで成長する。星中心部では、温度が 107 K となると水素原子核から
ヘリウム原子核を生成する水素燃焼が始まる。以後星の質量はこの水素燃焼開始時の質量とする。
水素燃焼時、pp chain 反応と CNO サイクルの 2 つの反応が主に寄与する。燃焼は高温である星
中心部で起こりやすいため、ヘリウムコアとその周りを取り囲む水素殻が形成される。
ただし質量が 0.08M⊙ 以下の恒星は水素燃焼が起こる温度に到達することができないため以降
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は褐色矮星として進化する。

3.1.2 ヘリウム燃焼
温度が 1× 109 Kに達すると 3つの He原子核によるトリプル α反応が起こる。

4He + 4He→ 8Be

8Be + 4He→ 12C+ γ
(3.1)

生成された 12Cは 4Heと以下のように反応し 16Oを生成する。
12C+ 4He→ 16O+ γ (3.2)

この炭素と酸素原子により C+Oコアを形成する。
フェルミ粒子を圧縮すると、パウリの排他原理によって、フェルミ縮退状態以上に高密度には
ならず、圧縮に抵抗する力 (縮退圧)がはたらく。質量が 0.46M⊙ 以下の星は He燃焼の温度に達
する前に密度が高くなり、重力と電子の縮退圧によって静水圧平衡となる。縮退圧は温度によら
ないため、重力収縮が止まり白色矮星となる。
また、質量が 0.46M⊙ 以上で 2M⊙ 以下の星はコアが縮退状態となった後燃焼が始まる。この
際、星は暴走したヘリウム核融合反応を起こしながら燃焼する (ヘリウムフラッシュ)。

3.1.3 炭素燃焼
中心温度が 6× 108 Kに達すると炭素燃焼が始まる。炭素燃焼の反応は主に以下の通りである。

12C+ 12C→


20Ne + 4He
23Na + p
24Mg + γ

(3.3)

この時生成された 4He の一部は中性子過剰核である 18O や 22Ne に捕獲され、23Ne や 25Mg、
27Alを生成する。

8M⊙ から 10M⊙ の質量範囲の星は中心部で不完全に縮退するため、炭素殻燃焼を起こす。最
終的に中心部へ燃焼が伝播して炭素が燃え尽きた後 O+Ne+Mgコアを形成する。O+Ne+Mg

コアはやがて縮退し中心部で高密度となるため、以下のように Mg や Na,Ne,F,O原子が電子捕
獲反応を起こす。

(Z,A) + e− → (Z− 1,A) + νe (3.4)

この際、縮退に寄与する電子が減少するため、重力収縮が加速し、やがて鉄元素を生成した後超
新星爆発 (電子捕獲型超新星爆発)を起こす。

3.1.4 ネオン燃焼
中心温度が 1.3 × 109 K に達するとネオン燃焼が始まる。ネオン燃焼は以下の反応を伴って

O+Ne +Mg コアを形成する。
20Ne + γ → 16O+ 4He (3.5)
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20Ne + 4He→ 24Mg + γ (3.6)
24Mg + 4He→ 28Si + γ (3.7)

3.1.5 酸素燃焼
中心温度が 3× 109 Kに達すると以下のように酸素燃焼が始まりケイ素や硫黄が合成される。

16O+ 16O→


28Si + 4He
31P + p
32S + γ

(3.8)

また 4Heは 28Siによって捕獲され、32Sや 36Ar,40Caが合成される。

3.1.6 ケイ素燃焼
中心温度が 4× 109 Kに到達するとケイ素燃焼が始まる。この燃焼ではケイ素等が α 粒子を捕

獲することで鉄元素を合成する。内部温度が 5 × 109 K 以上になるとケイ素はほとんど燃え尽き
てしまい 56Ni が支配的に生成される。この元素が β 崩壊することで非常に大きなエネルギーを
生み出し、星が明るく光り輝く。
また内部温度が 5 × 109 K 以上であると最も安定である鉄元素がコアをつくるため、これ以上

コアは核融合できなくなる。コアの温度が上昇すると以下のような光分解の吸熱反応が起こる。
56Fe→ 134He + 4n− 124.4MeV (3.9)

この際、0.1秒で大量のエネルギーが吸収され、星を支えていた温度勾配が小さくなる。そのため
星は重力崩壊し超新星爆発 (重力崩壊型超新星爆発)を起こす。超新星爆発後、高密度のコアで中
性子星やブラックホールが形成される可能性がある。

3.1.7 各進化過程のまとめ
これまで説明してきた進化過程について図 3.2 にまとめた。図 3.3 は星の質量ごとにシミュ

レーションを用いて内部温度と内部密度の進化過程を示している。このシミュレーションでは
12, 15M⊙ と比べて 9M⊙ が炭素燃焼時に重力崩壊を起こし電子捕獲型超新星爆発を起こすこと
がわかる。また表 3.1に炭素燃焼からシリコン燃焼までのタイムスケールをまとめる。

3.2 超新星前兆ニュートリノ
恒星内部は高温高密度であるため様々な反応によってニュートリノが生成される。このニュー

トリノは超新星爆発前に放出されることから超新星前兆ニュートリノと呼ぶ。ニュートリノは反
応断面積が小さいため、相互作用をほとんどせず星外部に放出される。そのため炭素燃焼過程以
降の反応において星のエネルギー収支に大きく寄与する。超新星前兆ニュートリノは以下で説明
する熱対生成と原子核反応生成によって作られる。
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図 3.2: 星の進化過程のまとめ [23]

表 3.1: 20M⊙ の星について炭素燃焼からシリコン燃焼までの大まかな燃焼期間 [25]

燃焼元素 燃焼期間
C 300年
Ne 140日
O 180日
Si 2日

3.2.1 熱対生成
星の成長が進むと高温高密度となり高エネルギーの光子や電子、陽電子、イオンの反応が起こ
る。これらの反応によってあらゆるフレーバーのニュートリノが生成され外部に放出される。熱
対生成過程は主に以下の 4つの反応でニュートリノが生成される [26]。

(i) 電子陽電子対消滅反応
星内部では 2つの光子による電子陽電子対生成とその逆反応が起こっている。ここで一部の
電子陽電子対はニュートリノと反ニュートリノを生成する。この反応は 2つの光子を生成す
る反応の 10−19 倍の確率で起こる。反応式は以下のようになる。

γ + γ ←→ e+ + e− → ν + ν̄ (3.10)

(ii) プラズモン崩壊
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図 3.3: 9, 12, 15M⊙ の星の温度と密度変化。右上の高温高密度に向けて進化していく。点線部分
はコア崩壊後の直線である。また 9M⊙ の星のみ炭素燃焼中に重力崩壊を起こし電子捕獲型超新
星爆発を起こす [24]。

星内部の高温高密度状態では電離プラズマ状態となっている。電離プラズマ中の光子の伝搬
により仮想粒子プラズモンが生成され、その崩壊によりニュートリノが生じる。

(プラズモン)→ ν + ν̄ (3.11)

(iii) 光ニュートリノ
光ニュートリノはコンプトン散乱において光の代わりに放出される電子ニュートリノと反電
子ニュートリノである。反応式は

e− + γ → e− + νe + ν̄e (3.12)

となる。
(iv) 制動放射

星内部の電場によって加速された電子は制動放射時に光子の代わりにニュートリノ反ニュー
トリノ対を生成する。

e− + (Z,A)→ e− + (Z,A) + ν + ν̄ (3.13)
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3.2.2 原子核反応生成
以下のような原子核反応によってもニュートリノが放出される。電子捕獲反応と β+ 崩壊反応
によって νe が生成される。ここで νe 源として重い原子核の電子捕獲反応が支配的である。また
陽電子捕獲反応や β− 崩壊反応によって ν̄e が生成される。

(i) 電子捕獲反応

(Z,A) + e− → (Z− 1,A) + νe (3.14)

(ii) β+ 崩壊

(Z,A)→ (Z− 1,A) + e+ + νe (3.15)

(iii) 陽電子捕獲

(Z,A) + e+ → (Z + 1,A) + ν̄e (3.16)

(iv) β− 崩壊

(Z,A)→ (Z + 1,A) + e+ + ν̄e (3.17)

3.3 超新星前兆ニュートリノモデル
超新星前兆ニュートリノは星の準静的進化過程に対する数値シミュレーションによってモデル
化されている。本解析では特に広く使われている 3 つのモデルを用いる。これらのモデルは νe、
ν̄e、νx(νµ と ντ の合計)、ν̄x と粒子ごとに分けられて提供されている。

Odrzywolek モデル [22] は超新星前兆ニュートリノが全て熱対生成反応によって放出され
ると仮定している。ニュートリノフラックスは星の温度と密度、電子数密度に依存している。
Odrzywolekモデルでは質量が 15M⊙ と 25M⊙ の星に対して計算結果を公開している。

Patton モデル [27] は熱対生成反応だけでなく星内部の原子核反応による超新星前兆ニュー
トリノの放出も考慮している。原子核反応による寄与を Modules for Experiments in Stellar
Astrophysics (MESA)[28][29][30] と呼ばれるソフトウェアを用いて計算した。MESAは天体物
理において広く利用されるオープンソースであり、204 個の原子核の反応レートを基にニュート
リノフラックスを計算する。このモデルでは質量が 15M⊙ と 30M⊙ の星について計算結果を公
開している。

Katoモデル [24]は Pattonモデルと同様に熱対生成反応だけでなく星内部の原子核反応を考慮
して超新星前兆 ν̄e のフラックスを計算している。上記 2つのモデルに比べて多様な質量の星に対
してシミュレーションしている。
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図 3.4: 15M⊙ の星から放出される超新星前兆 ν̄e レート [/sec]とその平均エネルギー [MeV]の経
時変化。[22][24][27]より計算した。

モデルごとの超新星前兆ニュートリノの光度と平均エネルギーの経時変化を図 3.4 に示す。各
モデルにおける単位秒、単位エネルギーあたりの超新星前兆 ν̄e 数を図 3.5に示す。

3.4 超新星爆発の観測
超新星前兆ニュートリノは超新星爆発の直前に放出されるため超新星前兆ニュートリノアラー

ムとして用いられる。超新星爆発はこの章で紹介する様々な検出器にとって有用な情報を提供す
る。本節では超新星爆発のメカニズムを紹介した後、超新星爆発観測のための検出器について説
明する。
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図 3.5: 各モデルにおける 15M⊙ の星から放出される単位秒、単位エネルギーあたりの超新星前
兆 ν̄e 数。左図はコア崩壊から 1.5時間前、右図はコア崩壊から 24.0時間前の超新星前兆 ν̄e 数で
ある。[22][24][27]より計算した。

3.4.1 超新星爆発のメカニズム
星が重力崩壊を起こすとコアで電子捕獲反応が加速され、ニュートリノが生成される。ここで
コアは非常に高密度でありニュートリノの平均自由行程が 107cmとなるためニュートリノが星内
部で閉じ込められる。この領域をニュートリノ球という。密度がおよそ 1014 g/cm2 に達すると内
部コアは硬化し、超音速で収縮する外部コアと反跳する。これにより内部コアと外部コアの間に
衝撃波が生じ、物質の圧力に押されて星外部に伝播する。
衝撃波が伝播した箇所では核子が圧縮、加熱され原子核の光分解が進行する。この時、ニュー
トリノと核子の相互作用が弱くなるためニュートリノ球が収縮する。ここで、ニュートリノ球面
まで衝撃波が到達すると急激にニュートリノ光度が高くなる。これは中性子化バーストと呼ばれ、
ニュートリノが数 10msに約 1053 erg/s放出される。また衝撃波によって加熱され電子の縮退が
解けると、電子陽電子対生成や核子の制動放射によってニュートリノが生成される。
衝撃波は加熱によりエネルギーを失って停滞する。ここで超新星爆発が起こるためには衝撃波
の復活が必要であるが、そのメカニズムは現在まで不明である。最も有力な仮説がニュートリノ
による衝撃波の再加熱である。これは以下の光分解によって生成した核子の反応によって説明で
きる。

νe + n→ p+ e− (3.18)

ν̄e + p→ n+ e+ (3.19)

この衝撃波の加熱は 100ms程度の時間スケールで起こると推測されている。加熱された衝撃波は
表面付近の光球まで到達すると光学的に超新星爆発として観測される。
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図 3.6: 超新星ニュートリノのルミノシティと平均エネルギーの経時変化 (左図)と放出される超新
星 ν̄e のエネルギースペクトル (右図)。[31]

またコア中心部では原始中性子が形成されていく。原始中性子星は 10秒程度でおよそ 1053 erg

のエネルギーのニュートリノを放出しながら中性子星へと進化する。

3.4.2 ニュートリノ検出器
超新星爆発の際、中性子化バーストや衝撃波による加熱、原始中性子星の冷却により大量の

ニュートリノが放出される。そのためこの超新星バースト由来のニュートリノを検出することで
超新星爆発のメカニズムについて理解が進むと考えられる。図 3.6 に超新星ニュートリノの光度
曲線と平均エネルギーを示す。
超新星ニュートリノは 1987年に KamiokaNDE[32]と IMB[33]、Baksan[34]らによって観測

されたのが唯一の観測事例であり、多くのニュートリノ検出器によって探索されている。また探
索結果より超新星爆発の頻度に上限値が与えられている。
現状、超新星ニュートリノ観測可能距離が最も長いのが Super-Kamiokande(A.1 節) である

[35]。Super-Kamiokande は水チェレンコフ検出器であり、逆ベータ崩壊反応や電子との弾性散
乱、16O との反応によって超新星ニュートリノを検出できる。Super-Kamiokande は地球から
100 kpc以内で起こる超新星爆発由来のニュートリノバーストを確実に検出可能である。
本研究で用いる KamLAND(4章)でも逆ベータ崩壊反応や炭素との中性カレント反応によって

検出可能である [36]。KamLAND はエネルギー閾値が 1.8MeV と低く、良いエネルギー分解能
(= 6.4%/

√
E [MeV]) を持つため、Super-Kamiokande など他の検出器に比べて数 MeV のエネ

ルギー領域で超新星ニュートリノの詳細な描像を得ることができる。逆ベータ崩壊反応では最大
59 kpc離れた超新星爆発に対して 95%以上の確率で検出可能である [37]。
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3.4.3 重力波検出器
重力波とは一般相対性理論で予言された時空の揺らぎの波であり、2015 年に LIGO 検出器

(Laser Interferometer Gravitational-Wave Observatory)によって世界初観測された [38]。重力波
は電磁波に比べて透過力が高く高密度な天体の内部の情報を獲得できるため、近年重力波天文学
は注目を集めている。
超新星爆発では様々なプロセスによって重力波が生成される。例えばコアの重力崩壊後のコア
反跳時、星の非対称な変化によって重力波バーストが生成する。この重力波を観測することで超
新星内の磁場や角運動量を理解することが可能であり、超新星爆発のメカニズムの解明に近づく。
また衝撃波の減衰の下流では対流が発生し重力波が放出される。特に SASI(Standing Accretion

Shock Instability)と呼ばれる衝撃波停滞時の流体力学不安定は、衝撃波の復活の理解において重
要であり、この SASI によって重力波のスペクトルに変化が出る可能性がある。また非等方的に
放出されるニュートリノによってエントロピー勾配が生じ対流によって重力波が生じる。

Advanced LIGO や Advanced Virgo、KAGRA といった重力波検出器は地球から数 kpc 離れ
た超新星爆発由来の重力波を観測可能である。また次世代検出器である Einstein Telescope では
銀河系外の超新星爆発を観測できると期待されている。[39]

3.4.4 超新星前兆ニュートリノアラームの必要性
図 3.7 のようにコア崩壊の数秒後にニュートリノと重力波、約 1 時間後に電磁波が放出される
ため、これらの観測に対して超新星前兆ニュートリノアラームを発令することは有用である。本
節では超新星前兆ニュートリノアラームを受け取った時にとるべき対応とその成果をまとめる。

• コア崩壊数日前
超新星前兆ニュートリノが KamLAND や Super-Kamiokande で観測され始める。特に
Super-Kamiokandeと比べて 1.8MeV とエネルギー閾値が低く、極低背景事象レートであ
る KamLAND は、最も早期に超新星爆発に対してアラームを出すことができる。アラー
ムは即時に世界中の超新星爆発観測のネットワークに共有される。
検出器はアラームを受け取った時、データ取得停止中であれば速やかにデータ取得を再開
する必要がある。また超新星前兆ニュートリノが観測可能な星は地球近傍であり、大量の
ニュートリノが到来するため、ニュートリノ検出器はデータ取得システムのバッファサイ
ズを増やすなどして観測事象の取り逃がしを防ぐ必要がある。
超新星前兆ニュートリノアラームは方向情報を持たない。しかし、超新星前兆ニュートリノ
が観測可能な地球近傍の星は図 3.8のように 40個程度と限られており、超新星前兆ニュー
トリノの観測事象レートにより大まかな距離を推定することができるため、コア崩壊前に
超新星爆発天体の候補を絞ることが可能である。アラームが発令された時、世界中の光学
望遠鏡をこれらの天体に向ける必要がある。超新星から電磁波が放出されるまで時間的に
余裕があるため、天候や自転位置などを考慮し全世界の光学望遠鏡で最適なネットワーク
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図 3.7: 超新星由来のニュートリノ (赤色)、重力波 (青色)、電磁波 (黒色)のルミノシティ [39]。横
軸はコア反跳を基準とした時間を表している。

を築くことができる。
• コア崩壊時
コア崩壊が始まると超新星ニュートリノと重力波が放出される。超新星前兆ニュートリノ
アラームがあれば、これらの超新星爆発のメカニズムを理解する重要な信号は取りこぼし
なく検出される。またアラームによって超新星爆発前の天体を光学観測できる機会を得る。
超新星前兆ニュートリノに加えて超新星ニュートリノと重力波が観測された時、個
別のアラームよりも信頼度の高いアラームを発令することができる。アラーム情報
は SNEWS(SuperNova Early Warning System) や GCN(General Cordinates Network)、
ATEL(The Astronomer’s Telegram)などのネットワークを通じて全世界に公開される。
特に強い恒星風により水素やヘリウムの層が剥ぎ取られた星である Wolf-Riet 星は、図
3.9 のようにコア崩壊から数分後に光学観測される。このような星から放出される電磁波
は超新星ニュートリノや重力波よりも先に地球に到達する可能性がある。γ2 Velorum は
Wolf-Ret星からなる連星系であり [40]、地球からの距離が 342± 35 pc[41]である。この
ような星を観測する場合は超新星前兆ニュートリノアラームの発令に特に気を付ける必要
がある。
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図 3.8: 超新星前兆ニュートリノを放出する候補天体 [42]。

図 3.9: 赤色超巨星 (赤色)と青色超巨星 (青色)、Wolf-Rayet星 (紫色)の超新星爆発由来の電磁波
が放出されるコア崩壊からの時刻 (横軸) とその電磁波バーストの持続時間 (縦軸)[43]。横軸を見
るとWolf-Rayet星の電磁波バーストはコア崩壊から約 100秒後に放出されることがわかる。

• コア崩壊後
コア崩壊から O(1) 時間後に超新星爆発が光学観測される。アラームを受け取った世界中
の天体観測によって超新星爆発の一連の流れを観測した多量のデータが蓄積される。
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第 4章

KamLAND

Kamioka Liquid-scintillator Anti-Neutrino Detector (KamLAND)は岐阜県飛騨市池ノ山山頂
地下 1000m の神岡鉱山内に位置する大型ニュートリノ検出器である。岩盤により宇宙線ミュー
オンのフラックスが地上の 10−5 ほどの量に低減されるため、宇宙線ミューオン由来の背景事象を
大幅に低減することができる。Kamiokande検出器跡地に建設され、2002年 3月よりデータ取得
を開始した。

KamLAND は液体シンチレータを用いた検出器であり、荷電粒子が通過すると、液体シンチ
レータ中の分子がそのエネルギーを吸収して励起状態となる。その後、分子は脱励起する過程で
等方的に光（シンチレーション光）を放出する。そのためニュートリノ反応に関与した荷電粒子
によるシンチレーション光を検出することで、KamLANDはニュートリノに感度を持つことがで
きる。このシンチレーション光は Kamiokandeで使われていたチェレンコフ光に比べて明るいた
め、KamLANDは原子炉ニュートリノや地球ニュートリノの観測などの数MeV のニュートリノ
観測においてめざましい成果を上げてきた。
その後 KamLANDでは 2011年 10月 12日から 2015年 12月 15日まで KamLAND-Zen400
実験が、2019年 1月 22日から 2024年 1月 10日まで KamLAND-Zen800実験が行われた。こ
れらの実験では 2.4 節でみたように 136Xe のニュートリノを伴わない二重ベータ崩壊探索を行っ
ていた。そのため、この期間では KamLAND 中に 136Xe 含有液体シンチレータが含まれたミニ
バルーンがインストールされた。KamLAND-Zen800 実験後、KamLAND はデータ取得を停止
し、新たな検出器である KamLAND2検出器を建設予定である。図 4.1に KamLANDの年表を
示す。
本章では 4.1節で KamLANDの構成要素を説明し、4.2節でデータ収集システムについて述べ
る。4.3節では収集したデータから事象再構成する手法を説明する。最後に 4.4節で次世代検出器
である KamLAND2について紹介する。

4.1 KamLANDの構造
KamLAND 検出器周辺の施設を図 4.2 に示す。KamLAND 検出器周辺には PMT に電圧を供
給する HV ルームやコントロールルーム、純水装置、液体シンチレータのための第一、第二純化
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図 4.1: KamLANDの年表

装置が併設されている。KamLAND 検出器本体は半径 9m のステンレスタンクの内側と外側で
それぞれ内部検出器 (4.1.1 節) と外部検出器 (4.1.2 節) に分けられる。なお KamLAND-Zen 実
験期間中は内部検出器中心にミニバルーン (4.1.3 節) がインストールされていた。それぞれの検
出器で生じた信号は光電子増倍管 (4.1.4節)によって検出される。検出器の概略図について図 4.3
に示す。以下それぞれの検出器について詳しく説明する。

4.1.1 内部検出器
内部検出器は半径 9m のステンレスタンクの内側に位置する検出器である。ステンレスタンク

の内側には 1 ktの有機液体シンチレータ (KamLS)で満たされている半径 6.5m、厚さ 135µmの
ナイロン/EVOH バルーン (アウターバルーン) がある。KamLS はニュートリノ等の物理事象観
測に用いられており、シンチレーション光はステンレスタンクに対し内向きに設置された 1325本
の 17inch PMTと 554本の 20inch PMTによって検出される。

KamLSは溶媒のプソイドクメンと発光剤のジフェニルオキサゾール、密度調整や透過率低下の
防止としてドデカンが使用されている。表 4.1に KamLSの化学組成をまとめる。
アウターバルーンは 44本のケプラーロープと周囲を満たしているバッファオイルによって支え

られている。バッファオイルは発光しないため物理事象の観測に用いられないが、ステンレスタ
ンクや PMT の放射性不純物に由来する背景事象を遮蔽する。バッファオイルの化学組成につい
て表 4.2にまとめる。

KamLAND では極低背景事象を実現するために KamLS やバッファオイル中の 238U、232Th

系列や 40K 等の放射性不純物を除去する必要があった。そこで第一純化装置が KamLAND 検出
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図 4.2: KamLAND検出器周辺の施設 [36]

図 4.3: KamLAND検出器の構成
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表 4.1: 液体シンチレータ (KamLS)の化学組成

名称 分子式 密度 [g/cm3] 体積比
ドデカン C12H26 0.749 80%

プソイドクメン C9H12 0.875 20%

ジオフェニルオキサゾール (PPO) C15H11NO – 1.36 g/l

表 4.2: バッファオイルの化学組成

名称 分子式 密度 [g/cm3] 体積比
ドデカン C12H26 0.749 53%

イソパラフィン CnH2n+2 0.795 47%

図 4.4: 第一純化装置 [44]

器建設当初に設置された。第一純化装置は図 4.4 のように液液抽出棟と窒素パージ棟等から構成
されている。液液抽出棟では無極性溶媒である KamLS中の Uや Th、K を極性を持つ純水に溶
解させ取り除いている。その後の窒素パージ棟では KamLS 中に混入した水分や酸素ガス、希ガ
ス元素を除去している。
第一純化装置では放射性不純物である 85Kr や 210Pb を除去しきれなかった。これらの放射性
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図 4.5: 第二純化装置 [44]

不純物の同位体の娘核の崩壊によって放出される α 線は KamLS 中の炭素と 13C(α, n)16O 反応
(7.2節)を起こす。この反応は太陽ニュートリノなどの低エネルギーニュートリノ解析において背
景事象となる。そこで図 4.5 のように追加で純化装置を建設し、2007 年 3 月 12 日から 2007 年
8月 1日と 2008年 7月 16日から 2009年 2月 6日の２度にわたって蒸留純化が行われた。この
純化では沸点の違いを利用して不純物を分離し除去した。

4.1.2 外部検出器
外部検出器 (Outer Detector, OD)は半径 10m、高さ 20mの円筒形の容器中に約 3.2 ktの純水
を満たした水チェレンコフ検出器である。OD は物理事象の観測には用いられておらず、備え付
けられた PMTでミューオンやそれに由来する背景事象をチェレンコフ光として検出し vetoする
ために用いられる。また OD 中の純水は検出器周辺の岩盤由来の高エネルギー中性子や β、γ 線
を遮蔽し、循環させることで PMTが生成する熱を逃がしている。

KamLAND 建設当初は 225 本の PMT が外部検出器の外壁に対し内向きに設置されていた。
この PMT は KamiokaNDE 実験で使われていたものであり、老朽化によって不良 PMT が増加
していた。また赤道部分は水の層が薄く高エネルギー中性子が遮蔽されにくいことに加え、PMT
の配置上検出しにくい部分であった。これらの問題を解決するために 2016 年 1 月から 4 月に
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かけて OD 改修工事が行われた [45]。この作業では十分な検出効率が得られる本数である 140
本の PMT に入れ替え、配置を調整した。また感度を上げるため、赤道部に高い量子効率 (High
Quantum Efficiency, HQE)を持つ PMT(4.1.4節)と、高い反射率をもつシートを導入した。改修
工事の刷新デザインを図 4.6に示す。この作業によってミューオン検出感度が向上した。

4.1.3 ミニバルーン
ミニバルーンは KamLAND-Zen(KamLAND Zero neutrino double beta decay search) 実験中

に検出器の中心にインストールされた厚さ 25µmのバルーンである。ミニバルーンの構造につい
て図 4.7 に示す。KamLAND-Zen 実験では二重ベータ崩壊核である 136Xe の 0νββ 崩壊を探索
するため、ミニバルーン内に 90.77±0.08%まで濃縮された 136Xe含有液体シンチレータ (XeLS)
が入っている。XeLS はキセノンとデカン、プソイドクメン、ジオフェニルオキサゾール (PPO)
によって構成される。XeLS ではドデカンの代わりにデカンを用いることで KamLS との密度を
調整している。

KamLAND-Zen実験はKamLAND-Zen400実験とKamLAND-Zen800実験の 2回行われた。
KamLAND-Zen400実験では直径 3.08mのミニバルーンに Phase1は 320 kg、Phase2は 380 kg

のキセノンが溶解している XeLS が使われていた。KamLAND-Zen800 実験は KamLAND-
Zen400 実験よりも多い 745 kg のキセノンが溶解している XeLS を直径 3.84m のミニバルーン
にインストールしていた。

4.1.4 光電子増倍管
光電子増倍管 (PhotoMultiplier Tube, PMT) は 1 光子程度の微弱な光を高い時間分解能で検出

可能なセンサーである。光が PMT の光電面に入射すると光電効果により電子 (光電子) が放出さ
れる。その後 PMT に印加された電圧によって加速され複数回ダイノードとの衝突を繰り返すこ
とで 107 倍程度まで光電子は増幅される。増幅された光電子は陽極に集められ、カップリングコ
ンデンサを通じて低周波ノイズを除去した後、電気信号としてデータ読み出し回路に送られる。
KamLANDは IDと ODどちらにも取り付けられており、シンチレーション光とチェレンコフ光
を検出している。

IDPMT

IDでは 1325本の 17inch PMT(R7250)と 554本の 20inch PMT(R3600)がステンレスタンク
に配置されている。ここで 20inch PMTは KamiokaNDEで過去に使用されたものであり耐油加
工を施して再利用している。また 17inch PMT はエネルギーと時間分解能を向上させるために導
入された。17inch PMTのダイノードは、第１段が電子収集効率を高めるためのボックス型、第 2
段以降が電子走行広がりを抑えるためのラインフォーカス型とした、ボックス&ライン型である。
また 17inch PMTは光電面の端をマスクすることで時間分解能を高めている。IDで使用されてい
る PMTの被覆率は 34%である。IDで使用されている PMTの性能について表 4.3に示す。
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図 4.6: OD改修工事の刷新デザイン [45]
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図 4.7: ミニバルーンの構造 [46]

表 4.3: ID 17inch PMTと 20inch PMTの比較

パラメータ 17inch PMT 20inch PMT
有効光電面 (ψ [mm]) 430 460

ダイノード ボックス&ライン型 (10段) ベネシアン-ブラインド型 (13段)
量子効率 (入射光波長=390 nm) 22% 23%

電子走行時間 [ns] 110 90
電子走行時間の広がり [ns] 3.5 7.7

PV比 3 1.5
ダークレート [kHz] 22 40

ODPMT

4.1.2 節でも述べたように 2016 年の OD 改修工事以前は 225 本の 20inch PMT(R-3600) を
使用していた。工事後は 140 本の 20inch PMT(R3600-06MOD) に取り替えられた。この型の
PMT は Super-Kamiokande でも使用されており耐水性が保証されている。また検出感度の低い
赤道部や検出器底部の一部では、高い量子効率の光電面をもつように改良した HQE PMTを使用
している。ODで現在使用されている PMTの性能について表 4.4に示す。
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表 4.4: OD改修工事後の PMTの性能

パラメータ OD PMT OD HQE PMT
有効光電面 (ψ [mm]) 460 460

ダイノード ベネシアン-ブラインド型 (11段) ベネシアン-ブラインド型 (11段)
量子効率 (入射光波長=390 nm) 20-21% 32%

電子走行時間 [ns] 95 95
電子走行時間の広がり [ns] 5.9 5.9

PV比 1.6 1.6
ダークレート [kHz] 17 25

4.2 データ収集システム
PMT のアナログ信号は検出器の真上に位置するエレキハットに送られデジタル化される。デ
ジタル化された信号は並行して動いている 2 つのデータ収集システム (Data AcQuisition, DAQ)
に送られる。1 つ目の DAQ は電子回路 KamLAND Front-End Electronics (KamFEE) による
KamDAQ であり、KamLAND 検出器建設当初から稼働している。2 つ目の DAQ は Module
for General-Use Rapid Application（MoGURA）によるMogDAQである。この DAQは宇宙線
ミューオン直後のデッドタイムの影響を抑えるため KamLAND-Zen実験開始時より始動した。2
つの DAQの概要について図 4.8に示す。

4.2.1 KamDAQ

KamDAQ は KamFEE とトリガー回路によって構成される。デジタル化された PMT 信号は
KamFEE に送られて波形を記録された後、ある時間幅のヒット情報がトリガー回路に送られ
る。がトリガー回路がこのヒット情報をもとにトリガーを発行すると、波形信号はデジタル化さ
れ DAQ コンピュータに移送される。KamDAQ を構成する電子回路の詳細について以下で説明
する。

KamFEE

KamFEEは KamLAND独自で開発した約 200枚の回路基板で構成される。それぞれの回路基
板は最大 12本の PMTと接続可能である。図 4.9のように PMTのアナログ信号は KamFEEに
転送された後 2つに分けられる。
一方の信号はディレイアンプで増幅された後アナログ信号をデジタル化し記録するキャパシ
ターである Analog Transient Waveform Digitizer (ATWD)に送られる。0.5倍、4倍、20倍のゲ
インを持つアンプを通過した 3 つの異なる波高の信号の中から ATWD のダイナミックレンジに
収まる信号をデジタル化することで、1mV から 10V 程の幅広い出力範囲の信号の記録が実現さ
れる。ATWDではこのデジタル化に 25µsの時間を要し、その間に新しいデータを記録すること
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図 4.8: KamDAQとMogDAQのフロー

ができない。そこで ATWD-A と ATWD-B の 2 つの ATWD を用意することでデッドタイムを
低減している。
もう一方の信号は 1/4 p.e. の閾値として設定されたディスクリミネーターを通過した後、同じ

ボードのヒット情報と統合され、一回路基板あたりのヒット数としてトリガー回路に転送される。

トリガー回路
トリガー回路は 200 枚の FEE 回路基板から送られたヒット情報に基づいてトリガーを発行す

る電子回路である。トリガー回路ではまず約 200枚の全回路基板のヒット数の合計 Nsum を算出
する。本解析で対象としている数 MeV のエネルギーを持つニュートリノ信号は主に ID Prompt
triggerと ID Delayed triggerの発行により検出される。ID Prompt triggerと ID Delayed trigger
は、それぞれ 125 nsと 1msの時間幅での IDの事象について、Nsum が閾値を超えるとトリガー
を発行できる。閾値の値は検出器の状態によって変化する。これらのトリガーは 5 章で後述する
ような時間相関のあるイベントを取得するために用いられる。トリガーは 20 種類以上あり、ID
や OD の Nsum に基づくトリガーや、Nsum によらないトリガー、外部コマンドにより強制的に
作動するトリガーなどが存在する。
トリガー回路には 40MHzの Rbクロックが備え付けられており、全 KamFEEボードに対して

時間情報を提供している。このクロックは神岡鉱山坑口の GPSレシーバーと同期しており、事象
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図 4.9: KamFEEの概要 [47]

再構成における正確な時間情報を与えている。

4.2.2 MogDAQ

MogDAQはMoGURA FADC(Flash ADC)やMoGURAトリガーなどからなる DAQシステ
ムであり、KamLAND-Zen実験開始時に運用開始した。MogDAQでは BaseLine Restorer(BLR)
回路を接続することで、宇宙線ミューオン由来の大光量イベントによるベースラインの変動 (オー
バーシュート, 図 4.10) を抑制する。KamLAND-Zen 実験において、宇宙線ミューオンによる
10C 破砕事象は主要な背景事象でありその際に放出される大量の中性子はこの背景事象を同定す
る重要な情報である。これまでこの中性子事象はオーバーシュートとアフターパルスの影響で高
効率での検出が難しかったが、MogDAQを使用することでそれが実現可能となった。データ収集
の流れは概ね KamDAQ と同様であるが、MogDAQ は ID の 17inch PMT のみに接続されてい
る。特に本解析ではことわらない限り KamDAQを用いる。
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図 4.10: オーバーシュートの様子 [48]

4.3 事象再構成
データ取得システムにより取得されたアナログ信号波形は本節で示す方法で事象再構成され

る。ここで特に断らない限り KamFEEによる事象再構成について述べる。また KamLANDでは
GeVスケールのエネルギーを持つ宇宙線ミューオンによる事象は飛跡として再構成されミューオ
ン由来の背景事象の除去に使われる。一方 MeV スケールのエネルギーを持つ事象は点事象とし
て再構成される。

KamLANDではリアルタイムで事象再構成を行う Online解析と、手動で精査しながら事象再
構成を行う Offline解析がある。前者は KamLANDに異常がないかチェックするモニターや稀事
象のアラームのために、後者は物理解析のために用いられる。
どちらの解析も IDでの事象再構成は以下の手順で行われる。

1. 波形解析 (4.3.1節)
2. 時間電荷較正 (4.3.2節)
3. PMTのデータクオリティの確認 (4.3.3、4.3.4節)
4. ミューオン軌跡再構成 (4.3.5節)
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図 4.11: 波形解析の概念図 [49]

5. 点事象の位置、エネルギー再構成 (4.3.6、4.3.7節)

KamLAND における観測データはおよそ 1 日ごとに run という単位で区切られている。Offline
解析では run ごとに事象再構成を行う。一方 Online 解析ではある期間ごとに同一の run 情報を
参照して事象再構成を行う。

4.3.1 波形解析
まず、各 PMT からの信号波形よりヒット時間と電荷情報を見積もる。この解析のサンプリン
グ間隔は 1.49 nsであり、これは 17inch PMTの電子走行時間の広がりに対応する。
波形は各 PMT ごとに異なるオフセットが存在する。そのためこれらのオフセットを run の始
めに取得した 50個の信号波形より見積もる。また高周波のノイズを平滑化することで取り除く。
べデスタルと高周波ノイズを取り除いた信号波形の微分をとり、信号の立ち上がり、ピーク、立
ち下がりの位置を求める。次に図 4.11に示すように時間と電荷情報を取得する。
ここで立ち上がり時間を信号時間として定義する。この時間は 4.2.1節で説明したようにクロッ
クで較正されている。また立ち上がりから立ち下がりまでの信号波形の積分値を電荷量として定
義する。

4.3.2 時間電荷較正
PMT のゲインや量子効率、エレクトロニクスのケーブル長やノイズは個体差があるため、各

PMT の信号波形は異なる時間電荷応答をもつ。そこで KamLAND では色素レーザーを用いた
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図 4.12: 色素レーザーによるキャリブレーション [44]

キャリブレーションにより各 PMT の時間較正をおこなう。このキャリブレーションは頻繁に実
施できないため、細かい変動はキャリブレーションソースや 40K事象で補正する。また 1 p.e.事
象を選定し、その電荷分布を評価することで runごとにゲイン較正を行う。

時間較正
各 PMT の時間応答を較正するため色素レーザー (dye laser) によるキャリブレーションを行

う。まず図 4.12に示すように色素レーザー光を拡散する diffuser ballを KamLAND中心部にイ
ンストールする。次に 1 p.e.から約 5000 p.e.までの幅広いレーザー強度のパルス光を生成し、各
PMT のヒット時間を得る。最後に以下のパルス光の電荷 Q の関数をヒット時間 T (Q) でフィッ
トして時間応答を較正する。

T (Q) = P0 + P1 × (log10Q) + P2 × (log10Q)2 (4.1)

ただし P0,P1,P2 はフィットパラメータである。
キャリブレーションを実施できない間も KamLS やエレクトロニクスの状態によって各 PMT

の時間応答は変化する。そこで KamLAND-Zen 実験前は検出器の中心に設置された 40Co が放
出する単色 γ 線を用いて数週間ごとにキャリブレーションを行なった。
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KamLAND-Zen 実験後はミニバルーンがインストールされキャリブレーション源を設置でき
ないため、ミニバルーンの接続部素材である PEEK 材 (PolyEtherEtherKetone) 由来の 40K を用
いて run毎に時間較正を行なっている。

ゲイン較正
物理解析に用いるために、波形解析により得られた ADC 積分値を光電子数 [p.e.] に直す必要
がある。1光電子数相当の ADC積分値は PMTのエレクトロニクスの状況により異なるため run
ごとに較正する必要がある。まず以下の条件を満たす 1 p.e.相当の事象を選定する。

(i) 電荷が O(103) count以下
• ミューオン事象を除去

(ii) ミューオンイベントから 2ms後
• アフターパルスやオーバーシュートの効果を消す

(iii) 非ミューオンイベントの 100µs後
• ATWDの不感時間で誤った波形解析を防ぐ

(iv) ヒットした 17inch PMTの個数が 120本以上 230本以下 (純化前は 120本以上 180本以下)
• 1 p.e.信号で期待される PMTの個数

(v) PMTからの距離が 33 cm以上
(vi) 波形にピークが 1つ

17inch PMTについて選定された 1 p.e.相当の電荷分布 (図 4.13(a))をガウス関数でフィットして
その平均値を 1 p.e. と定義する。20inch PMT は電荷分解能が悪いため電荷分布のピークが見え
ない (図 4.13(b))。そのため 20inch PMT のみの電荷分布のフィットから 1 p.e. を見積もること
が難しい。そこで 20inch PMTだけでなくそれに隣接する 17inch PMTに基づきゲイン較正を行
う。ある 20inch PMTで観測された電荷量を Q20、20inch PMTに隣接する 17inch PMTの平均
電荷量を ⟨Q17⟩neighber として以下のような光電面の面積の違いを考慮した ratioを定義する。

ratio =
Q20

⟨Q17⟩neighber

(
17

20

)2

(4.2)

この ratioの分布に基づき 20inch PMTの 1 p.e.を決定している。

4.3.3 バッドチャンネル選定
故障や不安定な印加電圧、ケーブルの接触不良などにより、不安定なヒットレートや正常でな
い電荷分布を持つ PMT(バッドチャンネル)が存在する。これらの PMTは誤った事象再構成を行
う可能性があるため解析では除外する。ここでバッドチャンネル数は時間とともに変化するため
Offline 解析では run ごとにバッドチャンネルを選定する。ID のバッドチャンネル選定条件は以
下の通りである。

(i) ヒットレートが低いもの
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(a) 17inch PMT (b) 20inch PMT

図 4.13: 17inch PMTと 20inch PMTの 1 p.e.相当の電荷分布 [44]

• run始めの 10000事象に対しヒット数が 600未満
• 100個のミューオン事象に対しヒット数が 80未満
• 10000個の非ミューオン事象に対しヒット数が 480未満

(ii) 波形記録が失敗しているもの
• ヒットと判定されたが波形が記録されなかった数が 1000以上

(iii) ATWDのチャンネル切り替えが失敗しているもの
• ATWDの Aチャンネルと Bチャンネルのヒット数の差が 22%より大きいもの

(iv) ミューオンに対し他より高い電荷量を出力するもの
• 隣接する PMTとの観測電荷の差が大きいもの i番目の PMTについて

1

Ni

Ni∑
j=1

(Qi −Qj)
2

Qj
> 1000 p.e. (4.3)

ここで Ni は i番目の PMTのバッドチャンネル選定に使用される事象数、Qi は i番目
の PMTの電荷、Qj は隣接する j 番目の PMTの電荷である。

(v) 異常に高いあるいは低いゲインを持つもの
• 17inch PMTに対し 0.4 p.e.以下あるいは 4.0 p.e.以上のゲインを持つ
• 20inch PMTに対し 0.4 p.e.以下あるいは 6.0 p.e.以上のゲインを持つ

また ODのバッドチャンネルの選定条件は以下のようにヒット数のみが用いられる。
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図 4.14: 典型的な事象のヒットタイミング分布 [44]。緑色の領域 (0 ∼ 150 nsec)を On time、青
色の領域 (−100 ∼ −50 nsec) の領域を Off time としている。ダークチャージは Off time 領域か
ら見積もる。

(vi) ヒットレートが低いもの
• 100個のミューオンに対しヒット数が 5未満

4.3.4 ダークチャージの見積もり
PMT の熱電子やエレクトロニクスのノイズにより余剰に電荷が検出されることがある。こ
の電荷のことをダークチャージといい、温度や対流の状況によって変動するため run ごとに
ダークチャージの大きさを見積もる必要がある。図 4.14 に示すようにヒットタイミング分布の
−100 ∼ −50 ns(オフタイム)は物理事象のヒット時間 (オンタイム)と離れている。そのため、物
理事象と相関を持たないダークチャージは以下のようなオフタイム中にヒットした 1PMT平均電
荷として求められる。

(ダークチャージ) =
(オフタイム中にヒットした PMTの電荷の合計)

(オフタイム中にヒットした PMT数)
(4.4)

4.3.5 宇宙線ミューオン軌跡再構成
宇宙線ミューオンは岩盤により大幅に低減されたが、それでもおよそ 0.3Hzの頻度で到来して
いる。到来した宇宙線ミューオンは検出器内で原子核破砕を起こし多量の中性子や不安定核を生
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成する。これらの生成物により液体シンチレータは連続的に発光し、ミューオンに沿った直線上
の飛跡を形成する。これらの事象は本解析において背景事象となるため、宇宙線ミューオンの飛
跡再構成は重要である。
以下のどちらかの条件を満たしていれば KamLANDにおける宇宙線ミューオン事象である。

Q17 ≥ 8500 p.e.

シンチレーション光とチェレンコフ光を出しながら KamLS 中を通過した宇宙線ミュー
オン

Q17 ≥ 500 p.e. かつ N200OD ≥ 5(9)

チェレンコフ光を出しながらバッファオイル中を通過した宇宙線ミューオン。括弧は OD
改修後。

ここで Q17 は 17inch PMTで検出した総光量、N200OD は 200 nsウィンドウ内でヒットした OD
PMTの本数の最大値である。

再構成手法
本解析で用いる KamLAND の遅延同時計測では宇宙線ミューオン由来の背景事象を抑えるた

めに、17inch PMTが検出した電荷量や residual charge、ミューオン軌跡再構成精度をもとにカッ
トする (5.3 節)。そのためミューオンの軌跡再構成からこれらのパラメータを計算する必要があ
る。ミューオン軌跡再構成について、まず最初に検出した ID PMTから検出器中心を結んだ直線
とアウターバルーン表面の交点をミューオンの入射点とする。次にミューオン入射後最も電荷量
が大きい ID PMTから検出器中心を結ぶ直線とアウターバルーン表面の交点をミューオンの出射
点とする。最後に PMT のヒット時刻に基づき補正した後、入射点と出射点を直線で結ぶことで
ミューオン軌跡再構成ができる。これらの手順について図 4.15に示す。

residual charge∆Qはバッファオイルと LSのミューオン軌跡長さ LBO、LLS より

∆Q = Q17 − (LLS + LBO)

〈
dQ

dX

〉
Cherenkov

− LLS

〈
dQ

dX

〉
scintillator

(4.5)

となる。ここで q17 は 17inch PMTの電荷量であり、
〈

dQ
dX

〉
Cherenkov

と
〈

dQ
dX

〉
scintillator

はそれぞ
れチェレンコフ光とシンチレーション光の単位長さあたり平均電荷量である。これらは run ごと
に以下の式で見積られている。〈

dQ

dX

〉
Cherenkov

≡ Q17

LBO
(4.6)

〈
dQ

dX

〉
scintillator

≡
Q17 − LBO

〈
dQ
dX

〉
Cherenkov

LLS + LBO
(4.7)
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図 4.15: 宇宙線ミューオン飛跡再構成の概略図 [50]

4.3.6 点事象位置再構成
点事象位置再構成は 17inch PMT に光子が到達した時間を用いて最尤法で決定される。シンチ
レーション光を発した時間を t、位置を (x, y, z)とする。この時事象位置から i番目の PMTまで
の光子の飛行時間 (Time of Flight, TOF) は TOFi(x, y, z) と表される。そのため i 番目の PMT
で実際に事象が観測される時刻を ti と事象が観測されると期待される時刻の差 τi は

τi(t, x, y, z) = ti − [t+ TOFi(t, x, y, z)] (4.8)

と表される。実際は τi は LSの発光過程に依存する量でありキャリブレーションによって τi の確
率密度関数 ϕ(τi(t, x, y, z))が見積もられている。この ϕを用いて尤度関数 Lが定義できる。

L =

Nhit∏
i

ϕ(τi(t, x, y, z))

⇐⇒ logL =

Nhit∑
i

log ϕ(τi(t, x, y, z)) (4.9)

ここで Nhit は波形を記録した PMTの本数である。
最終的な点事象の位置と時間は式（4.9）の対数をとった尤度関数の偏微分をとることで求めら
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れる。

∂(logL)
∂t

=

Nhit∑
i

d(logL)
dτi

∂τi
∂t

= 0 (4.10)

∂(logL)
∂x

=

Nhit∑
i

d(logL)
dτi

∂τi
∂x

= 0 (4.11)

∂(logL)
∂y

=

Nhit∑
i

d(logL)
dτi

∂τi
∂y

= 0 (4.12)

∂(logL)
∂z

=

Nhit∑
i

d(logL)
dτi

∂τi
∂z

= 0 (4.13)

4.3.7 点事象エネルギー再構成
KamLAND実験におけるエネルギーは LS中でのエネルギー損失と定義される。まず run毎の

検出器応答の較正と光量の補正を行う。次にエネルギー再構成において非線形な効果をもたらす
光子の検出非効率を考慮する。最後に PMT のヒット数や時間、電荷量を基にした尤度関数を用
いてエネルギー再構成を行う。

検出器応答の較正
• PMTのゲイン較正
各 PMT（光電子増倍管）の 1光電子あたりの電荷量には個体差があり、さらに PMTのゲ
インは時間によって変動する。そのため、この時点で各 PMTに対して、4.3.2節で示すよ
うなゲイン較正を行う。

• バッドチャンネル選定
エネルギー再構成において 4.3.3節で選定したバッドチャンネルを使用しない。

• ソフトウェア閾値の設定
PMTのノイズの影響を抑えるため、電荷量の下限として 0.3 p.e.に閾値を設ける。

• ダークチャージの差し引き 4.3.4 節で見積られたダークチャージの寄与を実際に観測した
電荷量から差し引く。

光量の補正
• 影効果

KamLAND検出器の上部と底部の PMTではバルーンやそれを支えるケプラーロープの影
により観測光量が減る。そこで 60Co を検出器中心に据えたキャリブレーション用の run
から影効果を見積もり、図 4.16 のように補正した。エネルギー再構成においても、この
キャリブレーションより補正をおこなっている。
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図 4.16: 影効果の補正前後での電荷量 [51]

• 減衰長の推定
LS中の発光は LS自身による吸収 ·再発光を繰り返すことで距離と共に減衰する。
各事象から PMTまでの距離を xとすると、PMTで検出した光量 f(x)は以下の関数で表
される。

f(x) = Q0 exp

(
− x

L0

)
(4.14)

ここで Q0 は初めの発光における発光量である。また L0 が減衰長と呼ばれる量であり、陽
子の中性子捕獲によって放出される 2.2MeV の γ 線を用いて推定できる。図 4.17 のよう
にある PMT とそれを軸とした円柱領域で放出された γ 線の位置との距離を x として式
(4.14) でフィットする。ただし減衰長は LS の特性に依存するため、本解析における期間
では蒸留純化後のデータをもとに見積もられている。

エネルギー再構成アルゴリズム
エネルギー再構成を行うために、まず各 PMTで観測された光電子数とそのヒット電荷、ヒット
時間の確率密度関数を掛け合わせた尤度関数を導く。
i 番目の PMT のヒット数を n(n ≥ 1) とすると、その確率密度関数は以下のようなポアソン分
布で表すことができる。

P hit(n|µi) = Pois(n|µi) =
µn
i e

−µi

n!
(4.15)

ここで µi は i番目の PMTヒット数の期待値であり、以下のような観測エネルギー Evis の関数し
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図 4.17: 減衰長の推定の概略図 [44]

て表される。
µi = bi(x, y, z)Evis + di (4.16)

ここで bi は単位 [p.e./MeV]の係数であり事象位置と i番目の PMTとの距離や角度に依存する。
なお、この係数の計算において PMTの量子効率や減衰長、影効果等も考慮している。また、di は
i番目の PMTのダークチャージによる光電子数である。
i番目の PMTで光電子が検出できなかった場合 (n = 0)、0.3 p.e.のソフトウェア閾値を考慮す

る必要がある。この閾値による検出非効率を ϵとすると確率密度関数は

P hit(n＝ 0|µi) = Pois(0|µi) + (1− ϵ)Pois(1|µi)

= [1 + (1− ϵ)µi]e
−µi

(4.17)

と表される。
次にヒット電荷の確率密度関数を考える。i番目の PMTで n個の光電子が観測された時の観測

される電荷量を Qi [p.e.]とする。Qi の確率密度関数は以下のようなガウス分布に従う。

P charge(Qi|n) =
1√

2πniσ2
exp

[
− (Qi − n)2

2nσ2

]
(4.18)

ここで σ は 1 p.e.分布の電荷分解能である。
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i番目の PMTのヒット時間 ti について以下の確率密度関数に従う。

P time(ti|µi) =
biψ(ti)Evis + di

µi
(4.19)

ここで ψ はキャリブレーション事象を基に作成された規格化信号波形関数である。
以上の確率密度関数を組み合わせることで、以下のようなエネルギー再構成で用いる尤度関数
を作成できる。

L =
∏

i∈no hit

P hit(n = 0|µi)
∏
i∈hit

[ ∞∑
n=1

P hit(n|µi)P
charge(Qi|n)

]
P time(ti|µi) (4.20)

この関数の対数微分が
∂ logL
∂Evis

= 0 (4.21)

を満たす Evis が最適な Evis である。
実際は ID の 17inch PMT と 20inch PMT で電荷分解能が異なるため、独立にエネルギー再
構成を行う。最終的な観測エネルギーはそれぞれの PMT で再構成されたエネルギー E17inch

vis と
E20inch

vis を代入し
Evis = (1− α)E17inch

vis + αE20inch
vis (4.22)

と決定される。ただし重み α はキャリブレーションの結果から最もエネルギー分解能が良くなる
ように決定されておりその値は α = 0.3である。

4.4 KamLAND2検出器
KamLAND-Zen実験では世界最高水準の感度で 0νββ 崩壊探索を行っていたが、依然として有
意な 0νββ 崩壊事象の検出に至っていない。この課題は単に観測期間を延長するのみで解決する
ことは難しいと考えられている。そのため更なる感度向上を目指した検出器の改良が有効である
とされている。このような背景から 2024年 8月より KamLAND検出器はデータ取得を終了し、
次世代検出器である KamLAND2の建設準備が進められている。

KamLAND2 検出器のデータ取得開始後は直径約 4m のミニバルーンを検出器内部にインス
トールして 0νββ 崩壊を探索する KamLAND2-Zen実験を開始予定である。ここでミニバルーン
内は KamLAND-Zen800実験から増量した約 1, 000 kgの 136Xeを含む XeLSが入っており、感
度向上が期待される。KamLAND2-Zen実験では背景事象を減らしさらに検出感度を向上させる
ため、様々な改善案が提案され研究開発が行われている。代表的な改善案を本章で示す。

4.4.1 シンチレーションバルーン
U 系列の 214Bi の β 崩壊は Q 値が 3.27MeV であり KamLAND2-Zen 実験における主要な
背景事象となる。ここで 214Bi の β 崩壊の後に起こる 210Po の崩壊で α 粒子が放出されるた
め、これらの時間空間相関を観測することで低減することができる。しかし KamLAND-Zen で
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使われていた従来のミニバルーンは α 粒子のエネルギーを吸収してしまうため、この背景事象
を高効率で識別できなかった。そこで発光性のフィルムを用いてミニバルーン (シンチレーショ
ンバルーン) を作成することで、210Po の崩壊で生じる α 粒子を検出し、背景事象を低減させる
ことが計画されている。シンチレーションバルーンのフィルムとしてポリエチレンナフタレート
(Polethylene Naohtalate, PEN)が候補素材として挙げられている。PENフィルムを用いることで
99.7%の 210Po由来の α粒子を検出できる [52]。

4.4.2 光電子量の増加
KamLAND2 では KamLS よりも発光量の高い LS の使用が検討されている。有力な候補と

して LS の化学組成を表 4.5 に示す。溶媒として透過率の高いリニアアルキルベンゼン (LAB)
とプソイドクメンを用いる。溶質としては KamLAND-Zen800 実験でも使われていたジオフェ
ニルエキサゾール (PPO) に加え、1.4-ビス (2-メチルスチリル) ベンゼン (Bis-MSB) を用いる。
Bis-MSB の添加より、LS の発光はより高い波長に変換され、シンチレーションバルーンの候補
素材である PENを透過可能となる。

表 4.5: KamLAND2で使用候補の LSの化学組成

名称 分子式 密度 [g/cm3] 体積比
リニアアルキルベンゼン (LAB) CnH2n−6 0.86 80%

プソイドクメン C9H12 0.875 20%

ジオフェニルエキサゾール (PPO) C15H11NO - 2.00 g/L

1.4-ビス (2-メチルスチリル)ベンゼン (Bis-MSB) C24H22 - 5mg/L

また PMT についても高量子効率 PMT を導入し六角形型の集光ミラーを取り付ける予定であ
る。この PMTの量子効率と被覆率向上により集光量が増加する。
これらの処方によって集光量が KamLAND 検出器に比べて約 5 倍改善し、エネルギー分解能

が向上すると期待される。ここで 2νββ 崩壊におけるエネルギースペクトルの広がりが 0νββ 崩
壊のエネルギー領域と被ってしまうため KamLAND2-Zen実験において背景事象となるが、エネ
ルギー分解能の向上により低減させることができる。また集光量の増加により位置分解能と粒子
識別能力が向上するため、宇宙線ミューオンによる KamLAND2中の原子核破砕背景事象を同定
し低減することが期待される。

4.4.3 MoGURA2

4.2.2 節で説明した通り宇宙線ミューオンの核破砕事象後の中性子事象検出効率は MoGURA
により大光量後のオーバーシュートを抑制することで改善した。KamLAND2 では新型回路
MoGURA2 を導入し多量のバッファの確保と高速演算を行うことで、宇宙線ミューオンによる
デッドタイムを解消するシステムの実現を目指している。
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逆ベータ崩壊の事象選定条件

KamLAND では LS 中の逆ベータ崩壊を用いて反電子型の超新星前兆ニュートリノ (超新星前
兆 ν̄e) を検出する。この際遅延同時計測を用いることで効率的に逆ベータ崩壊事象を検出するこ
とができる。本章では 5.1節で逆ベータ崩壊反応と遅延同時計測について説明し、5.2節から 5.6
節で遅延同時計測の選定条件を定義する。なお KamLAND では本章で定義する条件で選定され
た事象により 6章で説明する超新星前兆ニュートリノアラームが運用されている。

5.1 逆ベータ崩壊反応
KamLANDでは逆ベータ崩壊 (IBD)反応によって ν̄e を検出できる。この反応では以下のよう
に反電子ニュートリノが LS中の陽子と反応し陽電子と中性子を生成する。

ν̄e + p→ e+ + n (5.1)

この反応は反応断面積 (図 5.1) が大きく、KamLAND の主な ν̄e 検出チャンネルとして用いら
れる。

IBD反応で生成した陽電子は LS中でエネルギーを失いながらシンチレーション光を放出する。
また陽電子は最終的に以下のような電子陽電子対消滅反応によって 2本の 511 keV の γ 線を放出
する。

e− + e+ → 2γ (5.2)

これらの信号をまとめて先発信号と呼ぶ。
IBD 反応で生成した中性子は LS 中の陽子と散乱しながらエネルギーを失い熱中性子となる。
その後熱中性子は約 210µs の平均捕獲寿命の後、LS 中の陽子または炭素原子核に捕獲される。
この中性子捕獲の 99% は陽子により、1% は炭素原子核によるものであり、それぞれ 2.2MeV、
4.9MeV の γ 線を放出する。

n+ p→ d + γ (5.3)

これらの信号を後発信号と呼ぶ。
先発信号と後発信号の時間空間相関をとることで、このような相関をもたない背景事象を効果
的に除去可能である。この手法を遅延同時計測といい、図 5.2にまとめる。
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図 5.1: 逆ベータ崩壊 (ν̄e + p→ e+ + n)の反応断面積。[53]より計算。

先発事象：
陽電⼦、対消滅𝛄線

後発事象：
中性⼦捕獲𝛄線

熱中性子
(𝝉~𝟐𝟎𝟕𝛍𝐬𝐞𝐜)

図 5.2: KamLANDでの逆ベータ崩壊反応の概略図 [36]
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反電子ニュートリノのエネルギー Eν は観測された先発信号のエネルギー Ep から再構成す
ることができる。陽電子と中性子の運動エネルギーを Te, Tn、陽子と陽電子、中性子の質量を
mT,me,mn とすると

Eν +mT = Te +me + Tn +mn (5.4)

となる。よって先発信号のエネルギー Ep と反電子ニュートリノのエネルギー Eν は次のような
関係を持つ。

Ep = Te + 2me

= Eν +mT +me − Tn −mn

= Eν − Tn − 0.783MeV (5.5)

数MeVのニュートリノについて熱中性子の運動エネルギーは無視できるほど小さいため Tn ≃ 0

となる。
IBD反応のエネルギー閾値 Ethreshold

ν について考える。4元運動量保存則より

(mT + Ethreshold
ν )2 − (Ethreshold

ν )2 = (mn +me)
2 (5.6)

となる。そのため IBD反応における ν̄e のエネルギー閾値は以下のように導かれる。

Ethreshold
ν =

(mn +me)
2 −m2

T

2mT
≃ 1.806MeV (5.7)

5.2 非物理事象の除去
5.2.1 ノイズ事象

PMTやエレクトロニクスのノイズは物理事象と異なり時間構造を持たない。そこでノイズ事象
は PMTのヒット数と時間の相関を用いて以下のように判別される。

N100 ≤
NhitID + 50

2
(5.8)

ただし、N100 はヒット時間付近で最もヒット数が多くなる 100ns時間幅でのヒットした PMT数
であり、NhitID はそのイベントにおける 17inch PMT と 20inch PMT のヒット数の和である。
図 5.3 はノイズ事象の選定条件を図示したものであり、緑線より左上部分にあるノイズをカット
している。

5.2.2 フラッシャー事象
PMTが自身のダイノードの放電によって発光し擬似的に 20MeV程度の高エネルギー事象とし
て観測されることがある。このような事象をフラッシャー事象という。フラッシャー事象はそれ
を起こした PMTの周りに集中して観測される。そのため以下の条件でカットしている。

• IDで観測された全電荷量 QID ≥ 2500 p.e.
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図 5.3: ノイズ事象 [51]。カット条件は緑線でありこれより左上の領域の事象は解析から除外され
る。

• (１つの PMTで観測された最大電荷量/QID)≥0.6
• フラッシャーを起こした PMTに隣接する PMTの電荷量の平均 ≥ 20 p.e.

• ノイズ事象やミューオン事象ではない

フラッシャー事象は図 5.4に示すように緑線で囲まれた領域に選定される。

5.2.3 リンギング事象
ミューオン事象後はベースラインが波打ちトリガーがかかってしまうことがある。このような

事象をリンギング事象といい、以下のような条件で除去する。

• ミューオン事象後 1µs以内
• NhitID≥600
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図 5.4: フラッシャー事象 [51]。緑線で囲まれた領域が解析から除外される。大部分のフラッ
シャー事象が除去されていることがわかる。

このカット条件を課すことで図 5.5のようにリンギング事象を除去できることがわかる。

5.3 ミューオン核破砕事象の除去
KamLAND に到来する宇宙線ミューオンやその二次粒子は LS の炭素原子核を破砕し放射
性同位核を生成する。この放射性同位核の一部は β 線を伴いながら中性子を放出して崩壊す
る。このような事象は遅延同時計測の背景事象となるため除去する必要がある。そこで 17inch
PMT が検出した総電荷量 Q17 や residual charge ∆Q、ミューオン軌跡再構成精度の基準である
MuonBadnessごとに以下のような Veto条件を課す。

(i) 低エネルギーミューオン事象 (Q17 < 40000 p.e.)
–全体積を 2ms veto

(ii) 高エネルギーミューオン事象 (Q17 > 40000 p.e.)
• 軌跡再構成精度の悪いミューオン事象 (MuonBadness≥ 100)

–全体積を 2 s veto
• 軌跡再構成精度が良く (MuonBadness<100)、residual charge が小さい (∆Q<106 p.e.)
ミューオン事象
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図 5.5: リンギング事象の選定条件とミューオン事象との時間差分布 [51]。

–全体積 2ms vetoの後ミューオンの軌跡に沿って 300 cmの円柱領域を 2 s veto
(iii) Residual chargeが大きいミューオン事象 (∆Q ≥ 106 p.e.)

–多量の原子核破砕事象を伴うため 2 s veto

5.4 遅延同時計測選定条件
5.4.1 エネルギー選定
先発事象のエネルギー選定条件は次のようになる。

0.9 < Ep < 4.0MeV (5.9)

ここで下限は KamLANDの逆ベータ崩壊反応のエネルギー閾値である。上限は 6.3.2節のように
超新星前兆ニュートリノを高効率で検出できるように最適化した。
後発事象のエネルギー選定条件は

1.8 < Ed < 2.6MeV (5.10)

4.4 < Ed < 5.6MeV (5.11)
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となる。前者が陽子による中性子捕獲放出される γ 線 (2.2MeV)、後者が炭素原子核による中性
子捕獲で放出される γ 線 (4.9MeV)に対応する。後発事象のエネルギー選定条件の検出効率はエ
ネルギー分解能 σ に依存する。

ϵEd,proton =
1√
2πσ2

∫ 2.6MeV

1.8MeV

(
− (x− 2.211)2

2σ2

)
dx (5.12)

ϵEd,carbon =
1√
2πσ2

∫ 5.6MeV

4.4MeV

(
− (x− 5.061)2

2σ2

)
dx (5.13)

17inch PMTと 20inch PMTの検出効率について表 5.1に示す。

表 5.1: 後発事象のエネルギー選定条件における検出効率。17inch PMT と 20inch PMT でエネ
ルギー分解能が異なるため、17inch PMTと 17inch PMT+20inch PMTで分けて見積もられてい
る。表の値は LS純化後の値である。

パラメータ 17inch PMT 17inch + 20inch PMT
σ [%/

√
E [MeV]] 8.2± 0.1 7.0± 0.1

ϵEd,proton 99.98% 99.99%

ϵEd,carbon 99.99% 100%

5.4.2 有効体積選定
アウターバルーンの表面では背景事象が多くなる。これはアウターバルーンフィルムやアウ
ターバルーンを支えるロープに含まれる 40Kやステンレスタンク、PMTや岩盤に含まれる 210Tl

などの放射線不純物由来の γ 線が多く事象として検出されるためである。このような背景事象を
抑えるため先発事象と後発事象の有効体積選定は以下のようになる。

Rp < 600 cm (5.14)

Rd < 600 cm (5.15)

ミニバルーン由来の背景事象も多いため、後発事象は以下のカット条件も追加する。

• Rd ≥ 250 cm

• 後発事象の再構成位置 (xd, yd, zd)について zd > 0かつ
√
x2d + y2d < 250 cm

このカット条件について図 5.6に示す。

5.4.3 空間相関
IBD 事象選定は先発事象と後発事象の時間空間相関を用いる。この時間空間相関は中性子の熱
化プロセスや検出器の位置分解能に依存する。そこで本研究では以下のように空間相関の選定条
件を課している。

∆R < 200 cm (5.16)
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2.5 m

o z = 0

図 5.6: 後発事象のミニバルーン領域カットの概略図 [36]

この条件下での検出効率は、2003年 8月に実施されたキャリブレーションのデータより見積も
られる。このキャリブレーションでは、KamLAND 検出器の中心に設置された AmBe 線源を用
い、4.4,MeVの γ 線と中性子を同時に放出する反応を利用した。その結果、上記の空間相関の条
件における検出効率は約 99.84%と評価された。

5.4.4 時間相関
時間相関の選定条件は以下の通りである。

0.5 < ∆T < 1000µs (5.17)

上限は KamLANDの純化後の LSでの中性子平均捕獲寿命 (τ = 209.5± 3.5µs)より十分長くな
るように設定した。また下限は中性子の多重信号やエレクトロニクスのデッドタイムの影響を抑
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えるため設定した。この選定条件の検出効率は

ϵ∆T =
1

τ

∫ 1000µs

0.5µs

exp

(
− t
τ

)
dt

= 98.93± 0.04%

(5.18)

である。

5.4.5 複数先発事象あるいは複数後発事象の除去
宇宙線と大気中の原子核との相互作用によって生成される大気ニュートリノは、KamLAND中
の炭素原子核と反応して複数の中性子を生成する。この複数の中性子は陽子や炭素原子核に捕獲
された後 2.2MeV の γ 線を放出し遅延同時計測の後発事象となる。ここで IBD事象は 1つの先
発事象に対し 1 つの後発事象が対応するため、複数先発事象または複数後発事象は解析から除去
する。

5.5 Likelihood selection
これまでの選定条件のもと遅延同時計測を行うことで大幅に背景事象を削減することができる。
しかし偶発的にこの選定条件を満たす事象も存在し IBD事象では主要な背景事象となる。この偶
発遅延同時計測事象を削減するために以下のような手順で Likelihood selectionを行う。

1. 5.4節の条件のもと遅延同時計測事象を選定する。
2. Ep、Ed、∆R、∆T、Rp、Rd をパラメータとして IBD事象の確率密度関数 fν̄e

と偶発同
時計測事象の確率密度関数 facci を作成する。

3. 先発事象のエネルギー Ep の関数である Likelihood ratio Lratio(Ep) を作成し、性能指数
(Figure of Merit, FoM)が最大となる Likelihood ratioの閾値を Ep ごとに決定する。

4. 1.で選定した遅延同時計測事象に Likelihood ratioによるカットを適用する。

5.5.1 確率密度関数
Likelihood selection では IBD 事象と偶発同時計測事象の確率密度関数を用いて行われる。

IBD 事象の確率密度関数 fν̄e
はシミュレーションソフト Geant4[54] を基に作成される。一方偶

発同時計測事象の確率密度関数 facci は実データを基に作成される。時間相関を持たない偶発遅延
同時計測事象は 5.4節よりも十分長い時間差 0.2 < ∆T < 1.2 sの条件で選定する。
本解析では KamLAND-Zen800実験の期間におけるデータを用いて Likelihood selectionを課
す。確率密度関数は以下のような 91200次元 (=76×3×16×1×5×5次元)のビンに分割して定義さ
れている。

• Ep：76 bin

0.9−8.5MeV の間を 0.1MeVbin区切り
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• Ed：3 bin

(i) 2.0−2.4MeV

(ii) 1.9−2.0MeV、2.4−2.5MeV

(iii) 1.8−1.9MeV、2.5−2.6MeV

• ∆R：16 bin

(i) 0−50 cm
(ii) 50−200cmの間を 10 cmbin区切り

• ∆T：1 bin

（逆ベータ崩壊） 0.5−1000µsで binを区切らず exp(−t/211.1µs)の指数関数分布を仮定
（偶発同時計測事象） 0.5−1000µsで binを区切らず一様分布を仮定

• Rp：5 bin

(i) 0−500 cm
(ii) 500−600 cmの間を 25 cmbin区切り

• Rd：5 bin

(i) 0−500 cm
(ii) 500−600 cmの間を 25 cmbin区切り

5.5.2 Likelihood ratio

Ep,Ed,∆R,∆T ,Rp,Rd をパラメータとした IBD 事象と偶発同時計数事象の確率密度関数 fν̄e、
facci をもとに Likelihood ratio関数を以下のように定義する。

Lratio(Ep) =
fν̄e

fν̄e
+ facci

(5.19)

この Likelihood ratioを基にエネルギーごとの Likelihood selectionの条件を決定する。本節では
IBD事象を Signal,偶発同時計測事象を Backgroundとして取り扱う。

IBD事象と偶発同時計測事象それぞれから作成された Lratio 分布を S′(Lratio)、B′(Lratio)とし
て定義する (図 5.7上段)。Likelihood ratio閾値 Lcut 以上の部分を積分することで残存する IBD
事象数 S(Lratio)と偶発同時計測事象数 B(Lratio)は以下のように計算される。

S(Lcut) = Nsignal

∫ 1

Lcut

S′(Lratio)dLratio (5.20)

B(Lcut) = Nacci

∫ 1

Lcut

B′(Lratio)dLratio (5.21)
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ここで Nsignal、Nacci は IBD 事象と偶発同時計測の期待事象数である。S(Lcut)、B(Lcut) につ
いて Lcut を変化した時の様子を図 5.7中段に示す。
この分布を用いて以下の式で定義された FoMが最大となる Lcut を決定する。

FoM(Lcut) =
S(Lcut)

S(Lcut) +B(Lcut)
(5.22)

図 5.7の下段にLcutの関数としての FoMを示す。ここで決定されたLcutを Likelihood selection
のカット閾値として用いる。

5.6 Likelihood selection後の検出効率
遅延同時計測の選定条件と Likelihood Selectionを施した後の検出効率は Geant4を用いた Toy

MCシミュレーションによって計算される。まずシミュレーションを用いて 1× 107 個の ν̄e を半
径 750 cmの球内に一様に生成する。次にシミュレーションで生成した ν̄e に対して遅延同時計測
の選定条件と Likelihood selectionを施し、残った事象数を計算する。最後に以下の式のように有
効体積の半径 600 cm以内に生成された事象数で割ることで、検出効率を先発事象のエネルギーの
関数として導出できる。

ϵ(Ep) =
(事象選定後に残った事象数)

(半径 600 cm以内で生成された事象数)
(5.23)

図 5.8 に検出効率を示す。ミニバルーンに対しカットをかけているため検出効率が全体的に低
下している。また 3MeV 以下の低エネルギー領域では偶発同時計測による背景事象数が多く、
Likelihood selectionの条件が厳しく設定されているため検出効率が低下している。



68 第 5章 逆ベータ崩壊の事象選定条件

図 5.7: 3.0 < Ep < 3.1MeV のビンにおける Likelihood Selectionの過程 [49]。
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図 5.8: Likelihoood selection後の検出効率
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第 6章

KamLANDの従来の超新星前兆ニュー
トリノアラーム

超新星前兆ニュートリノは 3 章で説明したように超新星爆発の前から放出されるニュートリノ
である。KamLANDは O(100) pcの星の超新星爆発の数日前から放出された超新星前兆 ν̄e を検
出可能である。そのため超新星前兆ニュートリノ検出を通じて超新星爆発のアラームを出すこと
ができる。本章では KamLAND での超新星前兆ニュートリノの期待事象レートと従来の超新星
前兆ニュートリノアラームシステムについて説明する。

6.1 KamLANDにおける超新星前兆ニュートリノ期待事象レート
超新星前兆ニュートリノアラームの詳細に入る前にKamLANDで観測できる超新星前兆ニュー
トリノの期待事象レートについて導出する。地球に到来する超新星前兆 ν̄e のフラックス Fν̄e は物
質中のニュートリノ振動を考慮すると以下の様に表される。

Fν̄e(Eν̄e , t, d) =
1

4πd2

[
p
dNν̄e,0

dtdEν̄e

+ (1− p) dNν̄x,0

dtdEν̄x

]
(6.1)

ここで dは超新星から地球までの距離であり、 dNν̄e,0

dtdEν̄e
、 dNν̄x,0

dtdEν̄x
は星から放出される単位ニュート

リノエネルギーと単位時間あたりの、ν̄e、ν̄x(x = µ、τ )の超新星前兆ニュートリノフラックスで
ある。pは 2.2.3節で示した物質効果のニュートリノ振動確率であり、質量階層性の違いによって
以下のように示される。

p =

{
cos2 θ12 cos

2 θ13 = 0.665 (順階層)
sin2 θ13 = 0.0216 (逆階層)

(6.2)

また KamLAND で観測される超新星前兆ニュートリノ事象のエネルギースペクトルは、再構
成された先発事象のエネルギー Ep として以下の様に導出できる。

S(Ep, t, d) = NTargetϵ(Ep)

∫
Fν̄e

(Eν̄e
, t, d)σIBD(Eν̄e

)R(Ep, E
exp
p ) dEexp

p (6.3)

ただし逆ベータ崩壊反応の断面積 σIBD と 5.6節で導出した検出効率 ϵを用いた。また NTarget は
KamLANDの有効体積中の標的陽子数でありその値は 5.98× 1031 個である。このスペクトルで
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図 6.1: 地球から 150 pc離れた 15M⊙ の星から到来し KamLANDで観測される期待超新星前兆
ν̄e 事象レート。ここで実線は質量階層性が順階層、点線が逆階層を表している。

は関数

R(Ep, E
exp
p ) =

1√
2πσ

exp

{(
Ep − Eexp

p

)2
2σ

}
(6.4)

を重み付けして積分することでエネルギー分解能を考慮している。ただしエネルギー分解能は
キャリブレーションにより推定した σ = 6.4%/

√
E [MeV]である。

KamLAND で観測される事象レートは S(Ep, t, d) を先発事象のエネルギー選定範囲で積分す
ることで求めることができる。

r(t, d) =

∫ 4MeV

0.9MeV

S(Ep, t, d)dEp (6.5)

事象レートの時間変化について図 6.1に示す。

6.2 超新星前兆ニュートリノアラームの手法
観測した事象数を nobs とし、超新星前兆 ν̄e の背景事象数を nBG とする。この時アラームの

Significanceを評価するために p値を定義する。p値とは観測事象数がどれだけ超新星前兆ニュー
トリノが到来していない仮定 (BG Only)を支持しているかの確率である。そのためある一定の背
景事象数のもとでは、観測事象数が増えるほど BG Only の仮定を優位に棄却できるため p 値は
小さくなる。p 値は nobs と nBG を平均としたポアソン分布を用いて以下のように表すことがで
きる。

p =

∞∑
n=nobs

Pois(n, nBG) =

∞∑
n=nobs

(nBG)
n

n!
e−nBG (6.6)
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図 6.2: 地球から 150 pc 離れた 15M⊙ の星から到来し KamLAND で観測される超新星前兆 ν̄e

の過去 24時間の期待累積事象数。また黒の点線は期待背景事象数 [/(24 hour)]を示している。

Significanceの評価では一般的に p値は用いられない。よく用いられる指標として、p値を標準
正規分布の正方向の裾と同一視したときの積分の下限である Z が用いられる。

p =

∫ ∞

Z

1√
2π

exp

{
−x

2

2

}
dx = 1− Φ(Z) (6.7)

ここで Φ(x)は累積標準正規分布関数である。よって

Z = Φ−1(1− p) (6.8)

と表すことができる。
ここである一定の nBG である時、nobs が大きいほど p 値は小さくなり、Z が大きくなる。素
粒子物理において信号が Z = 3 (p = 1.35× 10−3)を超えると観測、Z = 5 (p = 2.87× 10−7)を
超えると発見できたエビデンスとして慣例的に用いられる。以降ではこの Z を Significanceとし
て定義する。

6.3 Online超新星前兆ニュートリノアラームシステム
2015 年より KamLAND の online 超新星前兆ニュートリノアラームシステムが運用を開始し
た。このシステムではリアルタイムに取得した遅延同時計測事象について、過去 24時間の事象数
を観測事象数、過去 90日間の事象数の平均を背景事象数としている。実際超新星前兆ニュートリ
ノが到来すると KamLANDでは図 6.2のように観測される。
これらの事象数を用いて 10 分に一度、6.2 節の方法で Significance を計算している。Kam-

LANDでは 2段階のアラームレベルが存在し、level 1アラームは 2.5σ、level 2アラームは 4.0σ
を Significance のトリガーとして設定している。ここでアラームの遅延時間として、その主な原
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図 6.3: 24 時間あたりの Livetime(Calendar time-livetime ratio) の期間変動。青線は Calendar
time-livetime ratioの平均値 (=0.85)であり大きな変動はないことがわかる。

因が PMT波形取得から事象の位置、エネルギー再構成であり、その時間は約 12分から 18分で
ある。

6.3.1 Livetimeの見積もり
超新星前兆ニュートリノアラーム、もしくは Online解析では可能な限り観測し続け、物理事象

を取り逃がさないようにしている。しかし、物理事象が解析できない期間があり、その主な原因
を以下に列挙する。

(i) Run切り替え時間
KamLAND では 1 日に一度 DAQ が手動で切り替えられる (run 切り替え)。この時間は 1
日につき数分程度である。

(ii) 異常な run
run timeが非常に短い runや何らかの重大な問題が起こった runを指す。

(iii) トリガー無効時間
KamDAQ のトリガーが busy 状態であり、正しくトリガーを発行できない場合がある。ま
たネットワークの問題によって KamFEEのデータパケットが破損する場合もある。

(iv) ミューオン除去時間
宇宙線ミューオン通過時は大光量事象が検出されるためニュートリノ事象を検出することが
できない。

以上の期間を除いた物理事象を解析可能な時間を Livetimeと定義する。図 6.3は 24時間あたり
の Livetime(Calendar livetime ratio)の期間変動であり、ほとんど一定であることがわかる。また
Calendar livetime ratioの平均値は 0.85である。
超新星前兆ニュートリノアラームの背景事象は Livetime を考慮して以下の式で表すことがで

きる。
(アラームの背景事象数) =

(90日カレンダータイム間の総事象数)

(90日カレンダータイム間の Livetime)
(6.9)
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6.3.2 超新星前兆ニュートリノアラームのエネルギー範囲と時間幅の最適化
超新星前兆ニュートリノの高感度化のために 2023 年 7 月より、遅延同時計測における先発事
象のエネルギー範囲と観測事象数の時間幅の最適化を行った。手法としては 15M⊙ で地球から
200 pc 離れた星の超新星前兆ニュートリノに対し、先発事象のエネルギー範囲と観測事象数の時
間幅の組み合わせを変えながら Significance評価を行うというものである。ここで Pattonモデル
と Kato モデルの順階層と逆階層のモデルを基に Significance を導出し、いずれのモデルに対し
てもより早期にアラームを発令できるようにパラメータを最適化した。最適化したパラメータを
表 6.1にまとめる。

表 6.1: 最適化 (2023年 7月)によるパラメータの変更点

パラメータ 最適化前 最適化後
先発事象エネルギー範囲 [MeV] 0.9 < Ep < 3.5 0.9 < Ep < 4.0

観測事象の時間幅 [hour] 48 24

6.4 従来の超新星前兆ニュートリノアラームの課題
KamLAND 実験は 2024 年 8 月にデータ取得を終了し、それに伴い超新星前兆ニュートリノ
アラームも停止した。次世代実験である KamLAND2実験 (4.4節)で超新星前兆ニュートリノア
ラームの再開を予定しており、以下の 2つの改善を施すことを予定している。

1 つ目は背景事象の見積もりである。従来の超新星前兆ニュートリノアラームでは背景事象数
を 90日間の観測事象数の平均値として計算していた。しかし超新星前兆ニュートリノの主要な背
景事象である原子炉由来の ν̄e 数 (7.4節)について原子炉の稼働状況を考慮することでさらに精密
に背景事象数を見積もることができる。そこで KamLAND2ではリアルタイムに取得できる原子
炉の電力データを用いて原子炉の稼働と停止に対応した背景事象の見積もりを行う。背景事象の
見積もり手法について詳細は 7章で説明する。

2つ目はアラームの手法である。従来の超新星前兆ニュートリノアラームでは 6.2節で示したよ
うに背景事象レートに対する観測事象レートの統計的超過に基づきアラームを発令していた。8.3
節で示すように従来のアラーム手法は超新星爆発候補天体であるベテルギウス (質量: 18−21M⊙、
地球までの距離: 168.1+27.5

−14.9 pc[3]) に対して質量逆階層の場合アラームを発令できないという問
題点があった。そこで、よりアラームを早期に発令するために、KamLAND2 では超新星前兆
ニュートリノの経時変化を用いたアラームを開発予定である。ここで超新星前兆ニュートリノの
経時変化とは超新星前兆ニュートリノのルミノシティとエネルギーの経時変化による検出器で観
測される期待事象レートの変動である。アラーム感度評価について 8章で説明する。
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超新星前兆ニュートリノに対する背景
事象

反電子型の超新星前兆ニュートリノ (超新星前兆 ν̄e)は 5章で説明した遅延同時計測によって検
出される。超新星前兆 ν̄e のエネルギー領域では原子炉ニュートリノや地球ニュートリノといった
IBD 事象だけでなく、13C(α, n)16O 反応や偶発遅延同時計測事象といった ν̄e ではないが遅延同
時計測される背景事象が存在する。

7.1 地球ニュートリノ
地球内部にある放射性同位体元素の β 崩壊で生成される ν̄e を地球ニュートリノ (地球 ν̄e)と呼
ぶ。この地球 ν̄e の観測により地球内部の放射化熱量を計算することが可能となるため、地球のダ
イナミクスを理解する上で重要である。ここで KamLANDでは数MeVのエネルギーの ν̄e とし
て観測されるため、地球 ν̄e は本解析の背景事象となる。現在の地球で主要な地球ニュートリノ源
となる反応は以下の式で表される。

238U −−−→
100%

206Pb + 8 4He + 6 e− + 6 ν̄e + 51.7MeV (7.1)
232Th −−−→

100%

208Pb + 6 4He + 4 e− + 4 ν̄e + 42.7MeV (7.2)
40K −−−−→

89.28%

40Ca + e− + ν̄e + 1.311MeV (7.3)
40K+ e− −−−−→

10.72%

40Ar + νe + 1.505MeV (7.4)

ここで 238U、232Th、40Kの崩壊寿命はそれぞれ 4.47× 109 年、14.0× 109 年、1.25× 109 年であ
る。これらより短い崩壊寿命を持つ 235Uや 237Npは太古の地球における主要な地球 ν̄e 源であっ
たが、現在は完全に崩壊している。またこれらより長い寿命を持つ 87Rb、138La、176Luは現在の
地球にも存在しているが KamLANDではその Q値が観測エネルギー閾値よりも低いため観測で
きない。
次に地球 ν̄e のエネルギーフラックスを計算する。β 崩壊で放出される電子のエネルギーを

Ee、その電子の最大エネルギーを Emax とすると、この時崩壊で放出される ν̄e の事象数の微分
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dN(Ee)とエネルギー Eν̄e
は以下の式で表される。

dN(Ee) =
G2

F |M |2

2π3ℏ7c5
F (Z,Ee)(Emax − Ee)

2
√
E2

e −m2
ec

4EedEe (7.5)

Eν̄e = Emax − Ee (7.6)

ただし F(Z,Ee)はフェルミ関数で原子核の電場の効果を表し、以下のように与えられる。

F (Z,Ee) = 2(1 + γ)(2
√
W 2 − 1R)2(γ−1)exy

∣∣Γ(γ + iy)2
∣∣

|Γ(2γ + 1)2|
(7.7)

γ =
√

1− (αZ)2 (7.8)

W =
Ee

mc2
(7.9)

y = αZ
W√

W 2 − 1
(7.10)

R = 0.426αA
1
3 (7.11)

α =
c2

ℏc
=

1

137.035989
(7.12)

238Uと 232Th由来の地球 ν̄e スペクトルはそれぞれ 238U系列と 232Th系列の全ての崩壊核に
よる β 崩壊の ν̄e スペクトルの和から見積もられる。そのため放射性元素 i(=238U、232Th) から
生成する一崩壊あたりにおける地球 ν̄e のエネルギースペクトルは

dNi

dEν
=
∑

isotope

∑
β-branch

RisotopeRβ-branch

(
1

Ni

dNi

dEν

)
isotope,β-branch

(7.13)

となる。ここで Risotope は崩壊核の生成率であり Rβ−branch は β 崩壊分岐比である。また
Risotope は以下のように表すことができる。

Risotope =


1 （崩壊系列の始め）∑
parent

∑
branch

RparentRbranch （崩壊系列の娘核） (7.14)

ここで Rparent と Rbranch はそれぞれ崩壊核の親核の生成率、親核から崩壊核への崩壊分岐比であ
る。これらの計算をもとに見積られた U、Th 系列、と 40K の一崩壊あたりのエネルギースペク
トルを図 7.1に示す。ニュートリノ振動を考慮すると位置 r⃗ での放射性元素 i(=238U、232Th)由
来の地球 ν̄e フラックスはエネルギー微分の形で以下のように与えられる。

dΦi(Eν , r⃗ )

dEν
= Ai ·

dNi

dEν

∫
earth

d3r⃗′
ai(r⃗′)ρ(r⃗′)

4π|r⃗ − r⃗′|2
P (Eν , |r⃗ − r⃗′|) (7.15)

ここで Ai は一崩壊あたりに生成する地球 ν̄e 数である。また ai(r⃗‘)、ρi(r⃗‘)はそれぞれ位置 r⃗′ に
おける放射性元素 iの存在量と密度であり、P (Eν , |r⃗ − r⃗′|)は ν̄e の生存確率 (2.2.2節)である。
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図 7.1: 1崩壊あたりの地球 ν̄e エネルギースペクトル [47]

7.2 13C(α, n)16O反応
13C(α, n)16O反応は IBD事象ではないが、時間空間相関を持つ複数の信号を放出し、本解析で
用いる遅延同時計測の選定条件を満たすため背景事象となる。この節では KamLAND で起こる
13C(α, n)16O反応の詳細とその期待事象数を見積もる。
この反応は以下の式で表される α-n反応の一種である。

(Z,A) + α→ (Z + 2,A+ 3) + n (7.16)

ここで生成原子核は脱励起によりエネルギーを生成し、中性子は熱化した後陽子に捕獲され
2.2MeV の γ 線を放出する。KamLAND ではこの反応に関与する α 線の 99% が 210Po 由来で
あるとされそのエネルギーは 5.304MeV である。210Po は 222Rn 崩壊系列の 210Pb の娘核であ
り、これらの起源は LSやミニバルーンインストール時に混入した 222Rnとされている。

KamLAND において起こりうる α-n 反応の反応断面積を図 7.2 に示す。この時 210Po 由来の
α線で反応可能なエネルギー閾値を持つ中で大きな散乱断面積を持つものが、13C(α, n)16O反応
である。この反応の生成原子核についてエネルギー準位図 7.3 より 4 つの励起状態を持つ。ここ
で第一励起状態は脱励起により電子と反電子を生成するが、第二励起状態以上の脱励起では γ 線
を放出する。210Po由来の αエネルギー 5.304MeV よりも小さな励起エネルギーである以下の 3
つの反応が遅延同時計測の背景事象となる。
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図 7.2: KamLANDでの α− n反応の反応断面積 [55]。炭素の自然存在比に合わせて規格化がな
されている。

(i) 基底状態 13C(α, n)16O

Q値と同じエネルギーの生成中性子が LS中の陽子と多重散乱する。また中性子が LS中の
12Cを励起することもあり、この時脱励起 γ 線が放出される。

(ii) 第一励起状態 13C(α, n)16O∗
励起エネルギー 6.046MeV を持つ酸素原子は電子と陽電子を放出しながら脱励起する。こ
の際残りのエネルギーは中性子の陽子散乱に使われる。

(iii) 第二励起状態 13C(α, n)16O∗
酸素原子の脱励起によって 6.130MeV の γ 線が放出される。この時残りのエネルギーは同
様に中性子の陽子散乱に使われる。

これらの反応は遅延同時計測の先発信号として検出される。また中性子はエネルギーを落とし熱
化した後、陽子に捕獲される。この時 2.2MeV の γ 線を放出し遅延同時計測の後発事象として検
出される。そのため 13C(α, n)16O反応は背景事象となる。これらの過程について図 7.4に示す。
次に 13C(α, n)16O反応のレート N を計算する。入射した α 線のエネルギーが E0 の時、完全
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2.22 MeV

6.046 MeV

6.129 MeV

6.917 MeV

7.117 MeV

16O

13C + α - n

e+e- γ

0+

0+

3-

2+
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図 7.3: 13C(α, n)16O反応のエネルギー準位図 [36]
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γ(4.438 MeV)

γ(6.129 MeV) or
e+e-(6.046 MeV) or

proton recoil

γ(2.22 MeV)

図 7.4: 13C(α, n)16O反応の過程 [36]
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に停止するまで落とすエネルギーで積分すると

N =

∫ 0

E0

dEα

(
− dN

dEα

)
(7.17)

となる。ただし、
− dN

dEα
= ntargetIsourceσ(Eα)

(
− dX

dEα

)
(7.18)

である。ここで ntarget は KamLS中の標的 13C原子核数、Isource は単位時間あたりの α 線源の
崩壊数、σ(Eα)は 13C(α, n)16O反応の断面積、−dX/dEα は Geant4[54]シミュレーションより
計算された KamLSの α線の阻止能である。
また中性子の散乱角度分布を考慮すると中性子のエネルギースペクトルは以下のような式で表

される。ここで

n(En) =

∫ 0

E0

dEα

∫
dΩ δ(Ω, Eα, En)ntargetIsource

dδ

dΩ

(
dX

dEα

)
(7.19)

ただし En は実験室系での中性子のエネルギー、Ωは散乱立体角である。また δ(Ω, Eα, En)はエ
ネルギー保存が成り立つ時 1となるデルタ関数であり、その微分はルジャンドル多項式 Pl(cos θ)

と係数 Al を用いて以下のように表すことができる。
dδ

dΩ
=
∑
l

AlPl(cos θ) (7.20)

7.3 偶発遅延同時計測事象
KamLANDでは IDのステンレスタンク中に含まれる 208Tl由来の γ 線のような時間相関を持

たない単発事象が偶発的に遅延同時計測の選定条件を満たすことがある。これらの偶発遅延同時
計測事象は Likelihood selectionにより低減されているが、本解析において主要な背景事象である
ため本節で見積もる。
偶発同時係数の期待事象数は実データから計算される。方法としては 5.5.1節のように遅延同時

計測よりも十分長い時間差 0.2 < ∆T < 1.2 sec で事象を選定し、以下で定義する Scaling factor
を掛け合わせることで計算できる。

(Scaling factor) =
On timewindow (0.5− 1000µsec)

Off timewindow (0.2− 1.2 sec)
(7.21)

7.4 原子炉ニュートリノ
原子力発電所などの原子炉では核分裂の娘核の β 崩壊により ν̄e が放出される。このニュート

リノを原子炉ニュートリノ (原子炉 ν̄e) という。KamLAND は原子炉 ν̄e のニュートリノ振動を
観測するため、日本のそれぞれの原子炉からの平均距離が 180 kmの位置に建設された。そのため
KamLAND には大量の原子炉 ν̄e が到来する。ここで原子炉 ν̄e は IBD 反応を通じて数 MeV の
エネルギーとして観測されるため、超新星前兆 ν̄e の背景事象となる。
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原子炉 ν̄e の 99.9%が以下に示すような 235U、238U、239Pu、241Puの β 崩壊反応により生成
する。これらの原子核の崩壊を以下にまとめる。

• 235U

熱中性子を吸収し核分裂を起こす。
235U+ n→ A+ B+ 6.1β− + 6.1 ν̄e + 202MeV + 2.4n (7.22)

• 238U

高速中性子を吸収し核分裂を起こす。
238U+ n (> 1MeV)→ C+D+ 5 ∼ 7β− + 5 ∼ 7 ν̄e + 205MeV + xn (7.23)

または熱中性子を吸収し、２度の β 崩壊を経て 239Puを生成する。

238U+ n→ 239U
β−

−−−−−−−−−→
T1/2=23.5min

239Np
β−

−−−−−−−−−−→
T1/2=2.356 day

239Pu (7.24)

• 239Pu

熱中性子を吸収して核分裂を起こす。
239Pu + n→ E + F + 5.6β− + 5.6 ν̄e + 210MeV + 2.9n (7.25)

または、２度の熱中性子捕獲を経て 241Puとなる。
239Pu + n→ 240Pu
240Pu + n→ 241Pu (7.26)

• 241Pu

熱中性子を吸収して核分裂を起こす。
241Pu + n→ G+H+ 6.4β− + 6.4 ν̄e + 212MeV + 2.9n (7.27)

ここで各同位体ごとの原子炉 ν̄e のスペクトルは Huber[56]、Muellar[57]、Vogal[58]らによって
見積られている。ここで原子炉中の各同位体の相対分率 (235U,238U,239Pu,241Pu)=(0.570, 0.078,
0.295, 0.057)[59]を重みとして掛け、その和をとることで一崩壊あたりの原子炉 ν̄e のスペクトル
S(Eν)を得ることができる。
本解析では KamLAND 近傍に位置しておりフラックス量の大きな日本と韓国の原子力発電所
から飛来する ν̄e 数を見積もる。日本の原子炉由来の ν̄e は KamLAND 初期において遅延同時計
測事象の大部分を占めていた。しかし東日本大震災後、原子力発電所が停止したため原子炉 ν̄e は
急減した。2024 年現在いくつかの国内原子炉が再稼働し、原子炉 ν̄e は本解析における支配的な
背景事象となっている。図 7.6 は過去 20 年の KamLAND で観測された原子炉 ν̄e フラックスの
トレンドであり、近年では日本の若狭湾付近と韓国の原子炉由来の ν̄e が支配的であることがわか
る。そこで表 7.1に列挙した原子炉をもとに原子炉 ν̄e 事象数を見積もる。

KamLANDでは東北大学との提携により各原子炉を運転している電力会社から特別に提供され
た熱出力データを用いて原子炉 ν̄e 事象レートを見積もることが可能である。しかし、本解析では
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図 7.5: 主な放射性同位体から生成される１崩壊あたりの ν̄e スペクトル [49]。[56][57][58] より
計算された。

図 7.6: 原子炉ニュートリノのフラックストレンド
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表 7.1: 本解析で用いる主要な原子炉

所在地 原子力発電所名 稼働原子炉 距離 [km]
日本 美浜 3 146

大飯 3,4 179
高浜 1,2,3,4 191

韓国 Wolsong 1,2,3,4 709
ShinWolsong 1,2 709

Hanul 1,2,3,4,5,6 712
ShinHanul 1,2 712
ShinKori 1,2,3,4 734

Kori 2,3,4 735
Hanbit 1,2,3,4,5,6 986

リアルタイムで得ることができる原子炉稼働状況の情報として、各電力会社で公開している電力
データから原子炉 ν̄e 事象レートを計算する。
各原子炉の電力データをWi、KamLANDまでの距離を Li とすると KamLANDに到達する原
子炉 ν̄e のエネルギーフラックスは以下の式のようになる。

dΦ

dEν
= k

∑
i∈reactor

Pee(Eν , Li)
1

4πL2
i

Wi∑
j∈isotope fjej

S(Eν) (7.28)

ここで Pee は式 (2.33)で示される ν̄e 振動の生存確率であり、fj、ej はそれぞれ原子炉中にある放
射性同位体の相対分率と 1崩壊あたりのエネルギーである。ここで k は定数であり熱出力から導
出した原子炉 ν̄e フラックスと整合性がとれるように調整されている。原子炉 ν̄e 事象エネルギー
スペクトルについては超新星前兆 ν̄e と同様にして式 (6.3)で計算できる。このエネルギースペク
トルを積分することで原子炉 ν̄e 事象レートを導出できる。

7.5 背景事象のまとめ
KamLAND の背景事象レートの時間変動は原子炉 ν̄e によるものが支配的である。そのため本
解析では表 7.2のように原子炉 ν̄e 以外の背景事象レートは一定として見積もった。
また実データと期待背景事象の事象レートの比較を図 7.7 に示す。この図より本解析で見積
もった期待背景事象レートは実データとほとんど矛盾していないことがわかる。
ここで期待背景事象スペクトルを図 7.8に示す。
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表 7.2: 原子炉 ν̄e を除く期待背景事象レートのまとめ

背景事象 事象レート [/day]
地球 ν̄e 0.029

13C(α, n)16O反応 0.003
偶発遅延同時計測 0.014

合計 0.046

図 7.7: 実データと期待背景事象の事象レートの 3ヶ月平均の比較。実データ縦軸のエラーバーは
統計エラーを表す。

図 7.8: 期待背景事象のエネルギースペクトル。原子炉 ν̄e のエネルギースペクトルは若狭湾と韓
国の原子力発電所が稼働していると想定して見積もった。また黄色線は 150 pc 離れた 15M⊙ の
星についてそれぞれコア崩壊 1,7,25 時間前の超新星前兆 ν̄e スペクトルである。ここで超新星前
兆ニュートリノモデルは Pattonモデル順階層を仮定している。
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第 8章

超新星前兆ニュートリノの経時変化を
用いたアラーム手法とその感度評価

本章では 7 章で説明した背景事象と超新星前兆ニュートリノモデルを用いて超新星前兆ニュー
トリノの経時変化を用いたアラームの感度評価を行う。なお本論文で説明する超新星前兆ニュー
トリノの経時変化とは、超新星前兆ニュートリノのルミノシティとエネルギーの経時変化による
検出器での観測事象レートの変化である。本解析では簡単のためにミニバルーンインストール前
の R < 6.0m 領域全てが解析領域となる状態を想定する。これは KamLAND2 検出器と似た構
成となっている。この場合の超新星前兆 ν̄e の期待事象レートについて図 8.1上段に示す。

8.1 アラーム手法
本章の解析では 8.1.1 節で説明する尤度比関数に基づく統計量をもとに統計検定を行いアラー
ムを発令するかどうか決定する。なお本節の手法について [60] を参考にした。ここで従来のア
ラームの尤度比関数は観測事象数のみの関数であるが、超新星前兆ニュートリノ事象レートの
経時変化を用いるアラームの尤度関数は観測事象数に加えて、それぞれの観測された事象時刻
τ⃗ = (τ1, τ2 · · · τn) を変数とする関数となる。そのため本章では従来のアラームを Rate 解析、観
測事象レートの経時変化を用いたアラームを Rate+Time解析と呼称する。また実際コア崩壊時刻
は未知のパラメータであるため、尤度比関数はコア崩壊時刻 τstart の関数にもなる。
本解析では 200時間の長い時間幅で事象数とその時刻を取得することで、事象の経時変化を把
握しやすいように設計している。この事象時刻が従う期待事象レート Rexp は期待背景事象レー
ト RBG

exp と期待超新星前兆 ν̄e 事象レート RSignal
exp を用いて以下のように表される。

Rexp(τ, τstart;µ) = µ×RSignal
exp (τ − τstart) +RBG

exp (8.1)

ここで µ = 0の時が超新星前兆ニュートリノが来ていない場合 (BG Only)、µ = 1の時が背景事
象に加えて超新星前兆ニュートリノが到来した場合 (BG+Signal)を表している。また過去 200時
間の期待背景事象数 NBG

exp と期待超新星事象 ν̄e 数 NSignal
exp を用いると事象数は

Nexp(τstart;µ) = µ×NSignal
exp (−τstart) +NBG

exp (8.2)
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図 8.1: (上段)超新星前兆 ν̄e の期待事象レートの経時変化。(下段)背景事象に加え超新星前兆 ν̄e

が到来した時の期待事象数の経時変化。どちらの図も地球から 150 pc 離れた 15M⊙ の星を想定
している。

となる。ただし、期待事象レートと同様 µ = 0の時が BG Only, µ = 1の時が BG+Signalを想定
している。BG+Signal想定の事象数の時間変化を図 8.1下段に示す。
超新星前兆ニュートリノが到来する数日間でほとんど変化しないとして、本解析では期待背景

事象レートを定数として取り扱う。本章では 7 章より若狭湾付近と韓国の原子力発電所が稼働し
ている場合を想定する。この時、期待背景事象レートと過去 200時間の期待背景事象数はそれぞ
れ 0.23 event/dayと 1.9 eventと見積もった。
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8.1.1 統計量の定義
アラームに用いる統計量を導出するためにまず尤度関数を定義する。ここで尤度関数は事象数
や事象時刻の確率密度関数に基づいて構成される。事象数の確率密度関数 (Rate項)はポアソン分
布を用いて以下のように表すことができる。

LRate(n, τstart;µ) = Pois(n,Nexp)

=
(Nexp)

n

n!
e−Nexp

(8.3)

ただし Nexp = Nexp(τstart;µ)は期待事象数でありコア崩壊時刻に依存する。また、τ⃗ の確率密度
関数 (Time項)は以下のようにそれぞれの事象時刻の確率密度関数の総乗となる。

LTime(τ⃗ , τstart;µ) =

n∏
i=1

Prob(τi, τstart;µ) (8.4)

ここで事象時刻の確率密度関数は

Prob(τi, τstart;µ) =
Rexp(τi, τstart;µ)

Nexp(τstart;µ)
(8.5)

ここで Rn(τi, τstart)は期待事象レートであり

1 =

∫ 0 hour

−200 hour

Rexp(τi, τstart;µ)

Nexp(τstart;µ)
dτi (8.6)

を満たす。ここで BG Only想定 (µ = 0)と BG+Signal想定 (µ = 1)の LRate(n, τstart;µ)および
LTime(τ⃗ , τstart;µ)を図 8.2、8.3に示す。

(a) BG Only (b) BG+Signal

図 8.2: BG Only 想定 (µ = 0) と BG+Signal 想定 (µ = 1) の LRate(n, τstart;µ)。ここで超新星
前兆ニュートリノの計算は Patton モデルの順階層を仮定している。また地球から 150 pc 離れた
15M⊙ の星を想定している。
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(a) BG Only (b) BG+Signal

図 8.3: BG Only想定 (µ = 0)と BG+Signal想定 (µ = 1)の Prob(τi, τstart;µ)。式 (8.4)のよう
に掛け合わせることで LTime(τ⃗ , τstart;µ)が定義できる。ここで超新星前兆ニュートリノの計算は
Pattonモデルの順階層を仮定している。また地球から 150 pc離れた 15M⊙ の星を想定している。

Rate解析と Rate+Time解析の尤度関数はそれぞれ以下の式で表される。

LRate(n, τstart;µ) = LRate(n, τstart;µ) (8.7)

LRate+Time(n, τ⃗ , τstart;µ) = LRate(n, τstart;µ)× LTime(τ⃗ , τstart;µ) (8.8)

尤度比関数は BG+Signal想定 (µ = 1)と BG Only想定 (µ = 0)の尤度関数の比にログをとった
もので定義される。したがって Rate解析と Rate+Time解析での尤度比関数は

LLR(n, τstart) = log
LRate(n, τstart;µ = 1)

LRate(n, τstart;µ = 0)

= log

(NSignal
exp +NBG

exp)
n

n! e−(NSignal
exp +NBG

exp)

(NBG
exp)

n

n! e−NBG
exp

= −NSignal
exp (−τstart) + n log

{
1 +

NSignal
exp (−τstart)

NBG
exp

}
(8.9)

LLR(n, τ⃗ , τstart) = log
LRate+Time(n, τstart;µ = 1)

LRate+Time(n, τstart;µ = 0)

= log

(NSignal
exp +NBG

exp)
n

n! e−(NSignal
exp +NBG

exp)
∏n

i=1

RSignal
exp +RBG

exp

NSignal
exp +NBG

exp

(NBG
exp)

n

n! e−NBG
exp
∏n

i=1

RBG
exp

NBG
exp

= −NSignal
exp (−τstart) +

n∑
i=1

log

{
1 +

RSignal
exp (τi − τstart)

RBG
exp

}
(8.10)

となる。
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ここで尤度比関数を構成する NSignal
exp と RSignal

exp は超新星前兆ニュートリノモデルに陽に依存す
る。この超新星前兆ニュートリノモデルを Refferenceモデルと定義する。またコア崩壊時刻はア
ラームにおいて不確定なパラメータでありデータから推定する必要がある。そこでアラームにお
いてある時刻に得られる事象数 nと事象時刻 τ⃗ を尤度比関数に代入し、その尤度比関数が最大と
なるように τstart を推定する。つまり

τ̂start = argmax
τstart

LLR (8.11)

である。ここで以下のように最大となった尤度比関数を lSA と定義する。

lSA = max
τstart

LLR = LLR(n, τ⃗ , τ̂start) (8.12)

8.1.2 アラーム Significanceの導出方法
lSA に基づきアラームの Significance を計算する。まず背景事象を再現するように Toy MC で
事象生成する。この時生成した事象数 n は期待背景事象数 NBG

exp を平均値としたポアソン分布に
従い、事象時刻 τ⃗ は時間幅内で一様分布に従う。これらの事象の時刻と事象数を尤度比関数に代
入し lSA を計算することで、背景事象のみを想定して計算した lSA の分布を計算することができ
る。この分布を B(lSA)と定義する。
アラームで観測された事象数 nとそれぞれの事象時刻 τ⃗ を尤度比関数に代入し計算した lSA を

lobsSA とすると以下のように p値を導出できる。

p =

∫ ∞

lobs
SA

B(lSA) dlSA (8.13)

lobsSA や B(lSA)、p値の関係を図 8.4に示す。この p値は観測事象が背景事象のみの仮説をどれだ
け支持しているかの確率であり、その値が小さくなるほど超新星前兆ニュートリノが到来したと
有意に判断することができる。ここで 6.2節と同様にこの p値より Significanceは以下のように
計算できる。

Z = Φ−1(1− p) (8.14)

ただし Ψ(x)は累積標準正規分布関数である。本解析では Z = 3 (p = 1.35× 10−3)をアラームを
発令するかどうかの基準とする。

8.1.3 アラームシステムの設計
超新星前兆 ν̄e は観測例がなく、その真の経時変化は不明である。様々な観測超新星前兆 ν̄e レー
トの経時変化に対応するために、実際のアラームシステムでは様々な Reference モデルを用いた
アラームを並列に並べる。これらのアラームのうちどれか 1つが超新星前兆 ν̄e が到来しない仮説
を 3σ で棄却する時アラーム発令する。本解析では図 8.1 に示す 6 つの超新星前兆ニュートリノ
モデルを Referenceモデルとして用いる。ただしどの Referenceモデルも地球から 150 pc離れた
15M⊙ の星を想定している。このアラームシステム設計の概念図を図 8.5に示す。
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図 8.4: lobsSA と B(lSA)、p値の関係の概念図

図 8.5: アラームシステム設計の概念図。紫線で囲まれた領域が様々な Referenceモデルを用いた
アラームである。これらのアラームのうちいずれか 1 つが超新星前兆 ν̄e が到来しない仮説を 3σ
で棄却する時にアラーム発令する。なお本解析ではいずれの Reference モデルについて地球から
150 pc離れた 15M⊙ の星を想定している。

8.2 アラーム Significanceの評価
本節では本研究で開発した超新星前兆 ν̄e の経時変化を用いたアラームの感度評価を行う。そこ

で本解析では実データの代わりに Toy MC乱数を用いて事象を生成し、Significanceを計算する。
具体的にはまず 7 章で見積もった背景事象レートと超新星前兆ニュートリノモデルに基づき

8.1.1節で定義した尤度比関数を計算する。次に 8.2.1節で説明する Toy MC乱数を用いて事象数
と事象の時刻を生成し尤度比関数に代入することで統計量 lSA を計算する。最後に lSA の分布を
作成し、この分布より決定したアラーム閾値に基づき Significanceを計算する。
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図 8.6: コア崩壊 10 時間前の事象の ToyMC 生成の例。期待事象数を平均値とするポアソン乱数
に基づく事象数だけ、点線の期待事象レートに従って生成する。

8.2.1 Toy MC事象生成
アラーム感度評価では実データの代わりに Toy MCを用いて事象生成する。ここで背景事象と
超新星前兆 ν̄e 事象をそれぞれ独立して作成する。また超新星前兆 ν̄e 事象を作成する際、暗にコ
ア崩壊時刻を仮定している。そこで以下の手順で事象作成を行う。

1. 7 章で見積もった背景事象及び超新星前兆ニュートリノモデルより期待事象数 (NBG
exp、

NSignal
exp )を求める。

2. 期待事象数 (NBG
exp、NSignal

exp ) を平均値としてポアソン乱数 (nBG、nSignal) を作成する。こ
れはそれぞれ背景事象および超新星前兆 ν̄e 事象の事象数に対応する。

3. 期待事象レートに従う Toy MC乱数を用いて、2.で計算した事象数だけ事象時刻を生成す
る。図 8.6にコア崩壊の 10時間前の例をあげる。

ここで生成される超新星前兆 ν̄e 事象は超新星前兆ニュートリノモデル依存性を持つ。このモデル
を Toy MCモデルと定義する。ここで Toy MCモデルは尤度比関数を計算するための超新星前兆
ニュートリノモデルである Referenceモデルと必ずしも一致する必要はない。

8.2.2 特定の超新星前兆ニュートリノモデルにおける Significance評価
8.2.1 節で生成した事象を尤度比関数に代入して lSA を計算する。背景事象のみを想定した

lSA の分布を B(lSA)、背景事象に加えて超新星前兆 ν̄e が到来した場合を想定した lSA の分布を
S(lSA)としてアラーム感度を評価する。これらの分布について図 8.7に示す。コア崩壊時刻が近
づくと S(lSA)が lSA が大きくなる方向に遷移していることがわかる。
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図 8.7: Toy MC乱数で作成した Rate+Time解析の場合の lSA の分布。B(lSA)を灰色のヒストグ
ラム、S(lSA)を輪郭線だけのヒストグラムで表している。ただし赤、青、緑色のヒストグラムの
順にコア崩壊までの時間が 30、10、5時間前を想定している。また Referenceモデルと Toy MC
モデルについてどちらも Patton順階層モデルおよび地球から 150 pc離れた 15M⊙ の星を想定し
ている。

本解析で評価する Significance は S(lSA) の中央値 Med[lSA] を lobsSA とみなし、式 (8.13) と同
様に以下のように p-valueを定義し導出される。

p =

∫ ∞

Med[lSA]

B(lSA) dlSA (8.15)

p値と B(lSA)、S(lSA)の関係について図 8.8に示す。
Significance の時間発展を図 8.9 に示す。ただしこの図は Reference モデルと Toy MC モデル

についてどちらも Patton順階層モデルおよび地球から 150 pc離れた 15M⊙ の星を想定している。
この想定の場合 Significanceが 3σ を上回る時刻 (アラーム時刻)を Rate解析と Rate+Time解析
で比較する。アラーム時刻は超新星前兆ニュートリノが到来しない仮説を 3σ(p 値=1.35 × 10−3)
で排除できる時刻に相当する。Rate 解析のアラーム時刻はコア崩壊から 12.3 時間前である。一
方、Rate+Time 解析のアラーム時刻は Rate 解析より 8.2 時間早いコア崩壊から 20.5 時間前で
ある。

8.2.3 アラーム Significanceのモデル依存性
本解析では 8.1.1 節より尤度比関数を構成する Reference モデルと 8.2.1 節より超新星前兆

ニュートリノが到来した場合の Toy MC 乱数を生成する Toy MC モデルの 2 つの超新星前兆
ニュートリノモデル依存性を持つ。本節ではこの 2 つのモデルの様々な組み合わせでアラーム感
度を評価し、モデル依存性を考察する。
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図 8.8: p値と B(lSA)、S(lSA)の関係の概念図

図 8.9: Rate解析と Rate+Time解析における Singificanceの時間発展。アラームの閾値 (黄色点
線) との交点がアラームを発令する時刻であり、Rate ＋ Time 解析の方が早く発令可能である。
ただし Reference モデルと Toy MC モデルについてどちらも Patton 順階層モデルおよび地球か
ら 150 pc離れた 15M⊙ の星を想定している。
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図 8.10 はある Toy MC モデルに対するアラームの Significance の時間発展である。ただし
Referenceモデルと Toy MCモデルはどちらも 150pc離れた星を想定している。またこの星の質
量は本解析で用いる全ての超新星前兆ニュートリノモデルにおいて計算されている 15M⊙とする。
この図より Reference モデルと Toy MC モデルが異なっていても Rate 解析よりも Significance
が早期に立ち上がっていくことがわかる。
表 8.1 は図 8.10 のアラーム時刻を表にしたものである。この表よりある Toy MC モデルに対

して最も早期に発令可能である Referenceモデルはその Toy MCモデルと一致した時である。こ
れはアラームで想定した経時変化と全く同じ事象が観測された場合であり、本研究で開発したア
ラームが正しく超新星前兆 ν̄e 事象の経時変化を捉えていることがわかる。
実際のアラームシステムは 8.1.3 節で説明したように複数の Reference モデルのアラームのう

ちいずれかが 3σ を超えた時アラームを発令する。この時、表 8.1より 150 pc離れた 15M⊙ の星
に対して少なくとも 2.7時間前にアラームを発令可能である。
実際に観測される超新星前兆 ν̄e は Referenceモデルと一致せず、その場合でもアラーム性能を

保つことができているか評価する必要がある。そこで Referenceモデルが Toy MCモデルと異な
る数値シミュレーションと質量階層性である中で最も早いアラーム時刻を表 8.1の赤字で示した。
この表より Referenceモデルと実際の信号が一致していなくてもアラームは超新星前兆 ν̄e の観測
事象レートの時間増加傾向をとらえ、Rate解析よりも早期に発令可能であることがわかった。

表 8.1: KamLAND での Reference モデルと Toy MC モデルの組み合わせごとのアラーム時
刻 [hour]。ただし黒色太字はある Toy MC モデルに対し Reference モデルの中で最も早いア
ラーム時刻である。また赤色太字はある Toy MC モデルに対し数値シミュレーション (Patton、
Odrzywolek、Kato) と質量階層性が異なる Reference モデルの中で最も早いアラーム時刻であ
る。Referenceモデルと Toy MCモデルは地球から 150 pc離れた 15M⊙ の星を想定している。

Toy MCモデル
Patton Odrzywolek Kato

Referenceモデル NO IO NO IO NO IO
Patton NO −20.5 −7.3 −82.5 −7.3 −36.5 −2.2

IO −20.3 −7.3 −71.4 −6.8 −34.7 −1.8
Odrzywolek NO −18.2 5.4 −97.5 −7.9 −37.0 −1.7

IO −19.2 −6.3 −95.4 −8.3 −36.9 −1.8
Kato NO −19.7 −6.4 −94.5 −7.9 −38.3 −2.7

IO −20.1 −6.9 −87.9 −7.4 −37.1 −2.7
Rate解析 −12.3 −2.5 −81.6 −4.8 −26.7 −0.1
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図 8.10: 特定の Toy MCモデルに対する Significance時間発展。ただし Referenceモデルおよび
Toy MCモデルは地球から 150 pc離れた 15M⊙ の星を想定している。
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8.3 ベテルギウスに対するアラーム Significance評価
前節で開発したアラーム手法の有効性を示した。そこで次は実在する星が超新星爆発を起こし

た時のアラーム時刻を Rate解析と Rate+Time解析で比較する。本論文では近い将来超新星爆発
を起こす可能性のある天体としてベテルギウスを対象にアラーム感度を評価する。ここで [3]より
ベテルギウスの初期質量は 18−21M⊙ であり地球からは 168+27.5

−14.9 pc 離れていると見積もられて
いる。このようにベテルギウスの質量M と距離 dは不定性を有するため、本解析ではその両極端
である (M,d) = (18M⊙, 153.1 pc)と (M,d) = (21M⊙, 195.5 pc)の場合を考える。KamLAND
におけるベテルギウスの事象レートは図 8.11 のようになる。ただし計算には Kato モデルを用
いた。

Referenceモデルとして Pattonモデル、Katoモデル、Odrzywolekモデルのそれぞれ順階層と
逆階層を用意した。ただし本解析で用いる全ての超新星前兆ニュートリノモデルで計算されてい
る 15M⊙ で 150 pc 離れた星を仮定する。この時のアラーム時刻を表 8.2 にまとめた。この表よ
り Referenceモデルと Toy MCモデルで想定する質量が異なるにも関わらず、Rate+Time解析が
Rate解析より早期にアラーム発令可能であることがわかる。特に、Rate解析ではベテルギウスの
逆階層に対してのアラーム発令が困難であったが、Rate+Time解析では発令可能である。

6つの Referenceモデルのうちいずれかが 3σ を超えた時にアラームを発令すると考える。最も
好都合なケースとして Toy MCモデルが順階層で (M,d) = (21M⊙, 195.5 pc)時、23.6時間前に
アラームを発令することができる。また Toy MC モデルが逆階層で (M,d) = (21M⊙, 195.5 pc)

の時、アラーム発令時刻が最も遅い。しかし、この場合においてコア崩壊の 1.1 時間前にアラー
ム発令可能であり、KamLAND のデータ取得の遅延時間 (6.3) である約 12−18 分と比べて十分
早く、アラームとして機能している。
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図 8.11: 赤色線と青色線はベテルギウスを想定した星に対する超新星前兆 ν̄e 事象レートを示して
いる。灰色線は地球から 150pc離れた 15M⊙ の星に対する事象レートである。これらは Katoモ
デルより計算している。

表 8.2: KamLANDでのベテルギウスに対する Referenceモデルと Toy MCモデルの組み合わせ
ごとのアラーム時刻 [hour]。ただし太字はある Toy MCモデルに対し Referenceモデルの中で最
も早くアラーム発令可能な時刻である。また Reference モデルは地球から 150 pc 離れた 15M⊙

の星を想定している。

Toy MCモデル
(M,d) = (18M⊙, 153.2 pc) (M,d) = (21M⊙, 195.6 pc)

Referenceモデル NO IO NO IO
Patton NO −17.9 −2.5 −23.5 −1.1

IO −16.9 −2.6 −23.6 −1.0
Odrzywolek NO −18.4 −1.0 −22.1 −0.3

IO −18.7 −1.7 −22.8 −0.5
Kato NO −19.1 −1.6 −23.0 −0.8

IO −18.1 −2.0 −23.3 −1.1
Rate解析 −11.6 N/A −18.6 N/A
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結論

超新星前兆ニュートリノは星の最終進化段階における熱対生成反応や原子核反応によって生成
される。このニュートリノは超新星爆発の数日前から観測可能であるため超新星爆発に対するア
ラームとして有用である。KamLAND などの大型ニュートリノ検出器は反電子型の超新星前兆
ニュートリノを検出可能であり、すでに超新星前兆ニュートリノアラームシステムが運用されて
いる。これらのシステムは観測事象レートの背景事象レートに対する統計的超過に基づきアラー
ムを発令している [4]。

KamLANDについて従来のアラーム手法では超新星爆発候補天体であるベテルギウスに対して
質量逆階層が真である時アラームを発令できなかった。そこで本研究では質量逆階層の場合でも
ベテルギウスに対してアラーム発令できるように超新星前兆ニュートリノの経時変化を用いたア
ラームを開発した。ここで超新星前兆ニュートリノの経時変化は、超新星前兆ニュートリノのル
ミノシティとエネルギーの経時変化による、検出器で観測される期待事象レートの変動である。
この解析では若狭湾と韓国の原子力発電所が常に稼働している状況でミニバルーンをインス
トールしていない KamLANDを想定した。またアラームは超新星前兆 ν̄e が到来していない仮説
が 3σ で排除される時に発令されるとした。
まず観測される事象の時間情報を考慮した尤度関数からアラームで用いる検定統計量を定義し
た。次に地球から 150 pc 離れた 15M⊙ の星を想定した超新星前兆ニュートリノモデルを用いて
アラーム時刻のモデル依存性を評価した。アラームで想定した超新星前兆ニュートリノモデルと
異なる経時変化をする超新星前兆 ν̄e 信号に対しても、従来のアラームより早期に発令可能であ
り、本研究で開発したアラーム手法の有効性を示すことができた。
最後に実際の天体としてベテルギウスに対するアラーム Significance 評価を行なった。ベテル
ギウスの質量と距離が両極端の場合である (18M⊙, 153.1 pc) と (21M⊙, 195.5 pc) の場合につい
てアラームが発令する時刻を計算した。その結果、これまで発令が難しかった質量逆階層のニュー
トリノに対してアラーム発令可能であることを示した。さらに少なくともコア崩壊から 1.1 時間
前にアラーム発令できることを示した。
現状 KamLAND 以外では Super-Kamiokande[61] などで超新星前兆ニュートリノア
ラームが運用されている。加えて次世代ニュートリノ検出器 KamLAND2(4.4 節)、Hyper-
Kamiokande[62]、JUNO[63] や暗黒物質検出器 [64] などで超新星前兆ニュートリノの検出可能
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性が議論されている。そこで今後は KamLAND 以外の検出器についてもこの手法を応用し感度
評価を行いたいと考えている。また KamLAND と Super-Kamiokande を想定して計算した尤度
関数を掛け合わせることで章で説明する Combined アラームに本手法を適用したいと考えてい
る。さらに事象の持つエネルギーや方向情報を取り入れたより早期に発令可能なアラーム手法も
並行して開発したいと考えている。
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付録 A
Super Kamiokandeと Combined超
新星前兆ニュートリノアラーム

本章では Super-Kamiokande と共同で開発した Combined 超新星前兆ニュートリノアラーム
について説明する。このアラーム手法は超新星前兆ニュートリノ事象レートの経時変化を用い
たアラーム手法と並行して開発を行ったものであり、2023 年 5 月から KamLAND がデータ取
得停止するまで Online アラームシステム [65] として稼働していた。そこで、A.1 節で Super-
Kamiokandeの超新星前兆 ν̄e 検出について説明した後、A.2節で Combinedアラームの手法とそ
の感度評価を説明する。最後に A.3節で Online Combinedアラームシステムについて説明する。

A.1 Super-Kamiokande
Super-Kamiokande(Super-Kamioka Neutrino Detection Experiment または Super-Kamioka

Nucleon Decay Experiment, SK) は、KamLAND と同じく神岡鉱山内にある大型の水チェレン
コフニュートリノ検出器である。荷電粒子が SK 内を通過するとチェレンコフ光を発し、その光
を PMT で検出している。そのため 1996 年 4 月に運用を開始して以来、陽子崩壊の探索や大気
ニュートリノ、太陽ニュートリノ、加速器ニュートリノを使ったニュートリノ振動の研究など、さ
まざまな物理現象の解明に取り組んでいる。

A.1.1 検出器
SK 検出器は約 50 kt の超純水の入った高さ 41.4m、直径 39.3m の円筒形タンクである。SK
検出器は内水槽と外水槽によって構成されている。内水槽は直径 33.8m,高さ 36.2mの円筒形の
領域であり、11129 本の 20inch PMT(R3600) が内向きに設置されている。ニュートリノ観測は
主に内水槽での反応を通じて行われ、その有効体積は 22.5 ktである。一方外水槽は内水槽を厚さ
約 2m で取り囲んだ円筒形の殻の領域である。外水槽は 1885 本の 8inch PMT が設置されてお
り、高エネルギー宇宙線ミューオンの Vetoや岩盤由来の中性子や γ 線の遮蔽のために用いられて
いる。

2020年 7月 14日より SK検出器内に質量比 0.02%の硫酸ガドリニウム 8水和物 (Gd2(SO4)3 ·
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図 A.1: SK-Gdの遅延同時計測の概念図

8H2O) がインストールされた。Gd は水素に比べて中性子捕獲断面積が大きく、その中性子捕獲
γ 線のエネルギーもその合計が約 8MeV と十分検出可能である。そのため SKで中性子捕獲事象
を高効率で検出できるようになった。水素とガドリニウムの比較について表 A.1にまとめる。

表 A.1: Gdと Hの熱中性子捕獲の断面積と γ 線エネルギー [66]

熱中性子捕獲断面積 [barns] 中性子捕獲 γ 線の総エネルギー [MeV]
157Gd 255,000 7.9
155Gd 61,000 8.5
H 0.3 2.2

ここで SK-Gd において逆ベータ崩壊 (ν̄e + p → e+ + n) が起こると e+ はチェレンコフ光を
放出する (先発信号)。また n は Gd に捕獲され、放出される γ 線は電子とコンプトン散乱を起
こしチェレンコフ光を放出する (後発信号)。この 2 つの信号の時間空間相関をとることで遅延同
時計測によって SKで ν̄e 検出が可能となった。遅延同時計測の概念図として図 A.1にまとめる。
現在は質量比 0.03% の Gd がインストールされており、中性子捕獲効率は 75% となっている。
SK-Gd ではこの遅延同時計測を用いて超新星前兆 ν̄e を検出可能であり、2021 年 10 月 22 日よ
り超新星前兆ニュートリノアラームが運用開始している [61]。
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図 A.2: BDTOnline のスコア分布。Background(赤色)は適当な SKの事象から、Signal(青色)は
シミュレーションで生成した IBD事象からそれぞれ計算した。

A.1.2 超新星前兆 ν̄e 事象選定と背景事象
SK-Gd では遅延同時計測を用いて超新星前兆 ν̄e を検出できる。この事象選定のために SK で
は機械学習の手法の一種であるブースティング決定木法 (Boosted Decision Tree method, BDT)
を用いている。

SK-Gd では 2 つの階層の BDT を用いて事象選定を行う。まず 1 段階目として BDTOnline

を用いて事前事象選定を行う。実データから求めた偶発遅延同時計測事象 (Background) とシ
ミュレーションで生成した IBD 事象 (Signal) の BDTOnline Score の分布を図 A.2 に示す。
BDTOnline score > 0.2 であり、先発事象と後発事象の時間空間相関が dR < 300 cm かつ
dT < 80µsを満たす事象は BDTOffline を用いた事象選定を行う。この BDTでは事象の角度分布
までインプットしており、その BDT Score分布は図 A.3のようになる。この時 BDTOffline Score
が −0.1 を超える事象を遅延同時計測事象として選定する。この時、約 0.5 event/hour の偶発遅
延同時計測事象が混入する。また 107 個の IBD事象のシミュレーション計算を通じてエネルギー
ごとの検出効率を図 A.4のように求めた。
背景事象として支配的なものは原子炉ニュートリノ (7.4 節) と偶発遅延同時計測事象 (7.3 節)
である。また超新星前兆 ν̄e のエネルギー範囲では地球ニュートリノ (7.1 節) も背景事象となる。
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図 A.3: BDTOffline のスコア分布。Background(赤色)は適当な SKの事象から、Signal(青色)は
シミュレーションで生成した IBD事象からそれぞれ計算した。

図 A.4: SKの逆ベータ崩壊事象における検出効率



A.2 Combined超新星前兆ニュートリノアラーム 107

また KamLAND と同じく α-n 反応も遅延同時計測の背景事象になる。ここで Gd 導入時の放射
性不純物由来の α線による 18O(α, n)21Ne∗ と 17O(α, n)20Ne∗ 反応が主である。

A.2 Combined超新星前兆ニュートリノアラーム
4章の冒頭でも述べたように KamLANDはエネルギー閾値が低く、極低背景事象環境であるた
め超新星前兆ニュートリノ事象があまり到来していない早い段階からアラーム感度を有する。一
方 SKは有効体積が大きく大量の超新星前兆 ν̄e を検出できるため地球から遠い距離の超新星爆発
までアラームを発令することができる。そのためこの二つの検出器の共同解析を行いお互いの強
みを効果的に共有することでアラーム感度の向上が期待される。本節で Combinedアラームの手
法と感度評価を行い、次節で Online Combined超新星前兆ニュートリノアラームシステムの現状
を説明する。

A.2.1 アラーム手法
Combined アラームでは KamLAND と SK の観測事象数に基づき Significance を計算する。
ここで観測事象数とは KamLAND は過去 24 時間の事象数 NKL、SK は過去 12 時間の事象数
NSK である。まず KamLANDと SKで独立に次のような尤度関数を定義する。

Lx = Pois(Nx, λx) =
(λx)

Nxe−λx

Nx!
(B.1)

ここで x=SK、KL であり、λx はそれぞれの検出器で期待される事象数である。そのため超新星
前兆ニュートリノ期待事象数 Sx と期待背景事象数 Bx を用いて以下のように表すことができる。

λx = Sx +Bx (B.2)

Combined アラームの尤度関数は以下のように KamLAND と SK の尤度関数を掛け合わせて定
義する。

LComb = LKL × LSK (B.3)

これらの尤度関数 Lx (x = KL, SK,Comb)について次のような尤度比を定義する。

Λx = −2 log Max(Lx|Sx=0)

Max(Lx)
(B.4)

この Λx をもとにアラーム感度を評価する。
アラームの閾値は False alarm rateを元に決定する。この False alarm rateは超新星前兆ニュー
トリノが到来していないのに背景事象の変動によってアラームが発令される頻度である。実際は
背景事象レートを期待値としたポアソン時系列を生成し、上記の統計検定を施すことで計算で
きる。
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図 A.5: Low、Medium、Highシナリオにおける神岡鉱山に到来する原子炉 ν̄e フラックスと地球
ν̄e のフラックス

A.2.2 アラーム感度評価
本章の解析では 3 パターンの原子炉の稼働状況に基づきアラーム感度を評価する。1 つ目の

Low シナリオは 2011 年の東日本大震災後を想定した日本の原子炉が全て停止し韓国の原子炉
からくるニュートリノが支配的である状況である。2 つ目の Medium シナリオは若狭湾沿いの
原子炉が稼働している状況である。ここでこの状況は 2023 年末の原子炉稼働状況と近い。最
後の High シナリオは Medium シナリオの倍程度原子炉ニュートリノが到来する状況である。
KamLANDや SKと距離が近く現在停止している柏崎刈羽原子力発電所や志賀原子力発電所が再
稼働した場合、Highシナリオ程度の原子炉ニュートリノが到来すると考えられる。それぞれのシ
ナリオについて KamLAND と SK に到来する原子炉ニュートリノと地球ニュートリノのフラッ
クスを図 A.5に示す。またこの時 KamLANDの 24時間幅の期待背景事象数は Low、Medium、
Highシナリオでそれぞれ 0.07、0.19、0.32 eventである。

KamLAND と SK の Significance の時間発展とアラームが発令可能な距離について図 A.6 と
図 A.7 に示す。ここでアラーム時刻 (Warning time) とはコア崩壊から何時間前に False alarm
rateが 1以下となる基準に到達するかを表している。KamLANDは背景事象レートが小さく SK
に比べて低いエネルギーの超新星前兆ニュートリノを観測できるため、より早期に Significance
が増加している。一方 SKは KamLANDに比べて有効体積が大きく大量の超新星前兆 ν̄e を検出
できるため、コア崩壊が近づくと Significance が急増する。また SK は KamLAND に比べて離
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れた星に対して感度を持つことがわかる。
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図 A.6: 地球から 150 pc 離れた 15M⊙ の星に対する KamLAND と SK の Significance の時間
発展。Odrzywolek モデル (赤線) と Patton モデル (青線) を用いて質量順階層と逆階層ごとに計
算した。ただし原子炉稼働状況はMediumシナリオを想定している。また黒色の水平な点線につ
いてそれぞれ False alarm rateが 1、10、100 /century に対応している。
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図 A.7: KamLAND と SK の 15M⊙ の星に対するアラーム時刻と距離の関係。Odrzywolek モ
デル (赤線) と Patton モデル (青線) を用いて質量順階層と逆階層ごとに計算した。原子炉稼働状
況について線は mediumシナリオ、編みかけの上限が Lowシナリオ、下限が Highシナリオを想
定している。

Combined アラームの Singificance の時間発展とアラーム発令可能距離を図 A.8 と図 A.9 に
示す。この図より KamLAND と SK 双方の利点が表れていることがわかる。また図 A.9 より
Combinedアラームは KamLANDや SKよりも遠い 510 pc遠くの星に対してもアラームを発令
可能である。
表 A.2 に KamLAND と SK、Combined アラームの各原子炉稼働シナリオにおけるアラーム
時刻の一覧を示す。このことから Combined アラームは個別の検出器に比べて早期にアラーム発
令可能であることがわかる。またMediumシナリオであれば少なくとも 2.2時間前にアラーム発
令可能である。
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いてそれぞれ False alarm rateが 1、10、100 /century に対応している。
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図 A.9: Combined アラームにおける 15M⊙ の星に対するアラーム時刻と距離の関係。Odrzy-
wolek モデル (赤線) と Patton モデル (青線) を用いて質量順階層と逆階層ごとに計算した。原子
炉稼働状況について線はMediumシナリオ、編みかけの上限が Lowシナリオ、下限が Highシナ
リオを想定している。
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表 A.2: KamLANDと SK、Combinedアラームの各モデルにおけるアラーム時刻 [hour]

アラーム時刻 [hour]
検出器 超新星前兆ニュートリノモデル Low Medium High

KamLAND Odrzywolek NO 8.3 6.5 5.5
IO 0.9 N/A N/A

Patton NO 8.1 6.1 5.0
IO 0.8 0.2 N/A

SK Odrzywolek NO 6.7 6.3 5.9
IO 2.4 2.1 1.9

Patton NO 12.0 10.9 9.8
IO 4.7 4.3 3.9

Combined Odrzywolek NO 9.8 8.0 7.3
IO 3.0 2.5 2.2

Patton NO 14.2 12.4 11.2
IO 5.4 4.6 4.2

A.3 Online Combinedアラームシステム
2023 年 5 月から KamLAND がデータ取得停止する 2024 年 8 月まで Online Combined ア
ラームシステムが動いていた。このアラームシステムの結果は公開されており、アラームを迅速
に通知できるよう設計されている。
アラーム全体のシステムフローを図 A.10に示す。Combinedアラームシステムでは A.2.1節の
手法のもと Significance を計算する。Significance の計算は KamLAND と SK 両方のサーバー
で 5 分ごとに行われている。これによりどちらかのサーバーが停止した場合でも、もう一方が結
果を出力することでアラームを継続的に運用可能である。ここでそれぞれのサーバーで計算した
結果やその作成時刻に異常がないか随時チェックしている。

Significance の導出は KamLAND と SK の観測事象数と背景事象数に基づく。この Kam-
LAND の観測事象数と背景事象数はそれぞれ過去 24 時間と 90 日間の 5 章の条件で選定した事
象数である。一方 SKの観測事象数は過去 12時間、背景事象数は過去 30日間の A.1.2節で選定
した事象数から導出できる。
検出器の状態はステータスコードとして管理している。ステータスコードは KamLAND と

SK それぞれで決められており、異常がない場合 Normal である。しかし検出器がキャリブレー
ションやデータ取得の一時停止をした時、ステータスコードは Abnormal となる。したがって
KamLANDと SKのステータスコードが Normalであり、データが最新であればアラームの結果
が公開される。
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図 A.10: Combinedアラームのシステムフロー

図 A.11: Combined アラームシステムのワークフロー。青色の実線の枠は KamLAND と SK の
両サーバーで実行されている Combinedアラームの主要なプロセスである。オレンジ色の破線の
枠の False alarm rateを更新するプロセスは SKのみで動かされている。

Combinedアラームのワークフローを図 A.11に示す。これまで説明した主要なプロセスについ
ては KamLANDと SKの両サーバーで行われている (図 A.11青色枠)。しかし背景事象数が前の
更新と比べて 5%以上変化した場合に限り SKのサーバーで A.2.1節で説明した False alarm rate
の計算を行う (図 A.11 オレンジ色枠)。もし False alarm rate が 1 /century より小さいレベルに
到達した場合 Gamma-ray Coordinates Network (GCN,[67])に自動的にアラームが発令される。

Combinedアラームの公式ウェブサイトは [68]である。
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