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概 要

近年、宇宙には銀河や銀河団スケールの宇宙磁場が存在することが観測されている。宇
宙磁場の起源は現在のところははっきりとわかっていないが、いくつかの候補がある。こ
こではその候補として、宇宙論的相転移やインフレーションの時代に生成されたと考え
られる、原始磁場を仮定する。今回紹介する論文では、Sunyaev-Zel’dovich効果を受けた
CMBを用いて、原始磁場に制限を付ける。
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第1章 計算

1.1 原始磁場
多くの観測により、銀河や銀河団スケールの大スケール磁場が存在していることがわ
かっている。この宇宙磁場の起源ははっきりしておらず、様々な候補がある。そのうちの
一つが原始磁場であり、宇宙論的相転移やインフレーションの時代に生成されたと考え
られる。原始磁場には、ビッグバン・ヌクレオシンセシス（元素合成）やCMB温度揺ら
ぎから制限を付けることができ、それぞれ、B0 > 7 × 10−5Gauss、B0 > 10−8Gaussで
ある。今回は、S-Z効果を用いてこの制限よりも強い制限を付ける。計算で用いる宇宙論
パラメータの値は、h = 0.70 (H0 = h × 100 Km/s ·Mpc)、T0 = 2.725 K、Ωb = 0.044、
Ωm = 0.26 、 σ8 = 0.8とする。また、光速を 1として扱う。
原始磁場をBとし、共動磁場をB0とする。すると、原始磁場は、共動座標を用いると、

B⃗(t, x⃗) =
B⃗0(x⃗)

a2(t)
, (1.1)

と書き直すことができる。これを用いて、磁場のパワースペクトルを定義する。

⟨B0i(k⃗1)B
∗
0j(k⃗2)⟩ =

(2π)3

2
δ(k⃗1 − k⃗2)

(
δij −

k1ik2j
k2
1

)
B2

n⃗

(
k

kn

)n

, (1.2)

さて、宇宙磁場は銀河や銀河団スケールの広がりを持つということを先ほど述べたが、こ
こで磁場にスケールを持たせるという目的で、共動半径 λとしたガウシアンフィルターの
変換式を導入し、畳み込み積分を行う。すると、スケール λの原始磁場のパワースペクト
ルは

B2
λ =

B2
n

(2π)2λ3
(knλ)

−nΓ((n+ 3)/2). (1.3)

となる。今回は λを h−1ととる。

1.2 磁場のカットオフスケール
磁場はあるスケールよりも小さくなると、指数関数的に減衰する。これは、宇宙の膨張
により、recombination前後に光子の平均自由行程が磁場の摂動のモード波長を超える際
に摂動がかき消されることで起こる。このスケールは、オイラーの方程式に電磁誘導の式
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を代入し、それを解くことで得られる。

k−2
c = V 2

A

∫ tr lγ
a2(t)

dt (1.4)

ここで、trは再結合の時期を表している。また、 lγ は光子の平均自由行程であり、 lγ =

1/neσT である。式 (1.4)において、VA はカットオフスケールのアルヴェン速度であり、
VA = Bc/

√
4πρrである。物質優勢期ではこのスケールを具体的に求めることができ、

kc =

[
143

(
Bλ

1nG

)−1 (
h

0.7

)1/2 (
h2Ωb

0.021

)1/2
]2/n+5

Mpc−1. (1.5)

である。

1.3 質量密度揺らぎの成長
原始磁場は再結合期にもともとの密度揺らぎとは別に、ローレンツ力によって再結合
できなかったイオンを誘導し、新たに密度揺らぎを生成する。その密度揺らぎが成長し、
ダークハローを形成する。つまり、元々の密度揺らぎの場合よりも、ダークハローの数が
増えるのである。このダークハローに付随する高温電子によって逆コンプトン散乱を受け
たCMB光子は新たな Sー Z効果を引き起こす。
ここでは、磁場により誘発された密度揺らぎの発展を求める。まず基本になる３つの方
程式、つまり、連続の式、オイラーの方程式、重力の式より、次の密度発展の微分方程式
が得られる。

∂2δb
∂t2

= −2
ȧ

a

∂δb
∂t

+ 4πG(ρbδb + ρdδd) + S(t, x⃗), (1.6)

S(t, x⃗) =
∇ ·

(
(∇× B⃗0(x⃗))× B⃗0(x⃗)

)
4πρb0a3(t)

, (1.7)

∂2δd
∂t2

= −2
ȧ

a

∂δd
∂t

+ 4πG(ρbδb + ρdδd), (1.8)

ここで、磁場によるローレンツ力の効果がS(t, x⃗)に含まれている。添字の bと dはそれぞ
れバリオン、ダークマターを表すが、バリオンの密度発展の式にはSが現れており、ダーク
マターの密度発展の式には Sが現れていない。これは、バリオンは磁場を受けるが、ダー
クマターは磁場の影響を受けないということをはっきりと表している。この方程式を解く
と、一般解は、

δp = DSp(t)δp(ti) +DMp(t)t
2
i S(ti, x⃗), (1.9)

と求まる。但し、DSp(t)は元々の密度揺らぎの発展、DMp(t) は磁場により誘発された密
度揺らぎの発展率を表す。ここで、tiは磁場によって新たに密度揺らぎが誘発された時期
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図 1.1: バリオン、ダークマターの磁場起源の密度揺らぎの発展。バリオンが磁場により始
めに密度揺らぎを生成し、それに続くようにダークマターが密度揺らぎを形成していく。

を表し、今回は ti = trとする。磁場による密度揺らぎの発展率は、

DMb(t) =
Ωb

Ωm

[
9

10

(
t
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)2/3

+ 9
Ωd
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t
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(1.10)
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Ωm

[
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10

(
t
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)2/3

− 9

(
t
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)−1/3

+
3

5

(
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+
15

2
− 3 log

(
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)]
. (1.11)

である。
次に、質量密度揺らぎのパワースペクトルを求める。今、簡単のため元々の質量密度揺
らぎと磁場起源の質量密度揺らぎの間に相関はないと仮定する。パワースペクトルは、

Pp(k) = PSp(k) + PMp(k) ≡ ⟨|δSp(k)|2⟩+ ⟨|δMp(k)|2⟩, (1.12)

とかける。ここで、

PMp(k) =

(
t2i

4πρb0a3(ti)

)2

DMp(t)
2I2(k), (1.13)

であり、

I2(k) ≡ ⟨|∇ · (∇× B⃗0(x⃗))× B⃗0(x⃗)|2⟩. (1.14)

である。ここで注意すべきは、カットオフスケールでは磁場が 0になるということであ
る。つまり、 k1 < kc かつ |⃗k − k⃗1| < kcでなければならない。
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図 1.2: 磁場強度、磁場パワースペクトルを変えた時の質量密度分散。磁気ジーンズ長の
同じものは大体同じ σをとる。

カットオフスケールとは別に、もう一つ重要なスケールを紹介しておく。それは、磁気
ジーンズ長である。このスケールよりも小さいスケールでは磁気圧が重力とつり合い、こ
れ以上密度揺らぎが成長しない。磁場のカットオフスケールよりもこのスケールのほう
が小さいので、磁気ジーンズ長はいわば、密度揺らぎのカットオフスケールである。磁気
ジーンズ長は、

kMJ =

[
13.8

(
Bλ

1nG

)−1(
h2Ωm

0.18

)1/2
]2/n+5

Mpc−1. (1.15)

である。ここで、質量密度分散 σを求める。

σ2(M) =

∫
dkk2Pd(k)W (kR), (1.16)

window functionには top-hat window functionを用いている。但し、元々の密度揺らぎに
よる質量密度分散を σ8 = 0.8と規格化する。今考えるのは k/kc ≪ 1 の場合であり、こ
のとき、(1.14)式は解析的に求まり、I2(k) ∼ αB2n+10

c k2n+7 + βB7
ck

4である。この式の形
からわかるが、n < −1.5の時は質量密度分散はほぼ、積分範囲、つまり、磁気ジーンズ
長のみによって決まる。

1.4 S-Z効果の角度パワースペクトル
S-Z効果のパワースペクトルは一般的に、

Cl = g2ν

∫ zrec

0

dz
dV

dz

∫
dM

dn(M, z)

dM
|yl(M, z)|2 , (1.17)
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と与えられる。ここで、yl(M, z)はコンプトン yパラメータの２次元のフーリエ変換であ
る。また、ここでは halo-haloの相関を無視している。
mass-functionには Press-Schechterのmass-functionを用いる。

dn(M, z)

dM
=

√
2

π

ρ̄

M

(
− δc
σ(M, z)

∂σ

M

)
exp

(
− δ2c
2σ(M, z)

)
, (1.18)

原始磁場の影響は全て、σに含まれる。コンプトン yパラメータのフーリエ変換 ylは

yl =
4πrs
l2s

∫ ∞

0

dxx2y(x)
sin(lx/ls)

lx/ls
(1.19)

である。ここで、xは無次元のスケール因子 x ≡ r/rsであり、rsは、銀河ハローの有効半
径を示している。
また、半径方向のプロファイル y(x)はNFWダークマター・プロファイルに基づき、さ
らに３つの仮定をモデルに付け加える。1.ガス圧とダークマターのポテンシャルが静水圧
平衡にある。2.ガス密度はダークはローの外側でダークマター密度に付随して分布する。
3.ガスの状態方程式はポリトロープである。y(x)をあらわに書くと、

y(x) ≡ σTkB
me

ne(x)T (x)

=
σTkB
me

ne(0)T (0)ygas(x), (1.20)

ここで、ygas(x)はガス・プロファイルであり、ne(0)は中心の数密度であり、T (0)は中心
の温度である。上記の３つの仮定を用いるとこれらを求めることができる。

ygas(x) =

{
1− 3

γ − 1

ηcγ

[
ln(1 + c)

c
− 1

1 + c

]−1 [
1− ln(1 + x)

x

]}1/(γ−1)

, (1.21)

ne(0) = 3.01

(
M

1014M⊙

)(
rvir

1 Mpc

)−3(
Ωb

Ωm

)
c2

ygas(c)(1 + c)2

[
ln(1 + c)− c

1 + c

]−1

cm−3,

(1.22)

T (0) = 0.88η0

(
M

1014M⊙

)(
rvir

1 Mpc

)−1

keV. (1.23)

ここで、ポリトロープ指数 γと中心の質量温度の規格化因子 ηcは、

γ = 1.137 + 8.94× 10−2 ln(c/5)− 3.68× 10−3(c− 5), (1.24)

ηc = 2.235 + 0.202(c− 5)− 1.16× 10−3 (c− 5)2 . (1.25)

である。
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第2章 結果

得られた計算値を観測データと比較することで、結果が得られる。現在最もよい観測値
から得られるカットオフスケールの制限は kc ≤ 95である。これは n = −2.9に対しては
Bλ ≤ 2.0 nGauss 、n = −2.6に対しては Bλ ≤ 1.0 nGauss ということに対応する。
BBNやCMB温度揺らぎからの制限よりも強い制限が得られた。
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図 2.1: スモールスケールにいけばいくほど原始磁場の効果が現れている。
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