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Abstract

　宇宙は誕生後、ビッグバン元素合成を経て、高温高密度でプラズマ状態にあったが、宇宙晴れ上がりのの

ち、天体の存在しない暗黒時代を迎えた。この時代宇宙は中性水素で満たされていて中性化していた。やが

て初期天体が形成され始めると、その放射によって中性水素がイオン化され、宇宙は再びイオン化されていっ

た。この時代を宇宙再電離期 (Epoch of Reionization,EoR)という。暗黒時代や再電離期は十分に観測され

ておらず、これらの時代の物理はよく分かっていない。これらの時代の観測手段として中性水素の超微細構

造由来の 21cm線がある。21cm線の観測量は輝度温度という量で与えられ、そこからこれらの時代の宇宙

論的な情報や天体物理の情報を得ることができる。

　今回は、再電離期の輝度温度をいくつかの近似を用いて計算する準数値シミュレーションである 21cmFAST

を用いて再電離期の様子を再現した。さらに、輝度温度に関して power spectrumを用いて再電離期を解析

し、今後の取り組みと bispectrumによる高次解析について紹介する。

1 Introduction

初期宇宙はインフレーションによる劇的な誕生後、

ビッグバン元素合成を経て、高温高密度でプラズマ

状態にあった。やがて宇宙膨張に伴う再結合により

中性水素が形成され、宇宙は中性化した。そして宇

宙晴れ上がり以降は天体の存在しない暗黒時代がし

ばらく続いた。その時代にダークマターとバリオン

の重力不安定性による天体形成が始まり、初期天体

が形成され始めるとその天体から放射が起きるよう

になる。この天体からの放射によって天体の周りの

中性水素はイオン化され、次第にイオン化領域は広

がっていき、最後には宇宙全体が再びイオン化され

る。これが宇宙の再イオン化であり、この時代を再

電離期と呼ぶ。

　暗黒時代や再電離期は未だ十分に観測されておら

ず、これらの時代の物理はよく分かっていない。現

在、これらの時代を大型電波望遠鏡により観測する

ための SKA計画が進行中である。

　これらの時代を観測する手段として中性水素の超

微細構造由来の 21cm線がある。21cm線の観測量と

しては CMBとの差から定義される輝度温度という

量で与えられる。輝度温度には密度揺らぎや中性率、

スピン温度などの情報が含まれる。したがって、輝

度温度を通してこれらの時代の情報を得ることがで

きる。また、powers pectrumを扱うことでこれらの

時代の様子を知ることができる。

2 Methods

宇宙に豊富に存在する中性水素は陽子と電子のス

ピンの向きが平行か反平行かでエネルギー準位が異

なる。これを中性水素の超微細構造といい、エネル

ギーの高い準位から低い準位に遷移したときに 21cm

線が放射される。エネルギーが高い準位の数密度 n1

と低い準位の数密度 n0の比からスピン温度 TS が次

式で定義される。

n1

n0
=

g1
g0

exp
(
−hν21
kTS

)
(1)

ここで、giは統計的自由度、kはボルツマン定数、h

はプランク定数、ν21 は 21cm線の周波数である。

また、スピン温度はCMB光子との相互作用、Lyman-

α光子との相互作用、水素原子同士の衝突による相

互作用の３つによって決定され、次式のように表さ

れる。

T−1
S =

Tγ + xαT
−1
α + xcT

−1
K

1 + xα + xc
(2)

ここで、Tγ は CMB温度、Tα は Lyman-α色温度、

TK はガスの運動学的温度、xα は Lyman-α光子と
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の衝突結合係数、xcは原子との衝突結合係数である。

観測量である輝度温度 δTb はスピン温度と CMB温

度との差で定義され、次式で表される。

δTb(ν) =
TS − Tγ

1 + z
(1− e−τν0 )

≈ 27xHI(1 + δnl)
( H

dvr/dr +H

)(
1− Tγ

TS

)
×
(1 + z

10

0.15

ΩMh2

) 1
2
(Ωbh

2

0.023

)
[mK] (3)

ここで、zは redshift、τν0 は 21cm線の光学的厚み、

xHI は中性率、δnl は密度揺らぎ、H はハッブルパ

ラメータ、dv/drは視線方向の速度勾配、ΩM と Ωb

はそれぞれ物質とバリオンのエネルギー密度である。

(3)式から、輝度温度は中性率、密度揺らぎ、スピン

温度、速度勾配によって決まることが分かる。

　しかし、再電離期の物理は非常に複雑なため、こ

れをシミュレーションで扱うのはかなりの時間的コ

ストがかかる。そこで 21cmFASTではいくつかの近

似を用いることで比較的簡単に中性率や密度揺らぎ、

スピン温度、速度勾配を計算している (準数値シミュ

レーション)。まず、密度場の各セルに初期条件を与

え、Zel ’Dovich 近似を用いて密度揺らぎを計算す

る。この密度場の情報をもとに残りの３つの量を計

算する。このとき、イオン化は UV光子と X-ray光

子によるイオン化を考える。その判定はイオン化光

子が十分含まれる条件を満たしたときそのセルは完

全にイオン化したとみなしている。スピン温度は (2)

式を用いて計算する。これを様々な z で計算し、上

記の４つの量についてマップを作る。そしてそれら

のマップから輝度温度の値を (3)式に基づいて計算

し、輝度温度についてのマップを作る。このように

して再電離期の様子を再現することができる。

　また、21cmFASTの計算で得られた輝度温度のマッ

プをもとに power spectrumを計算する。powerspec-

trumは次式で定義される。

⟨δ21(k1)δ21(k2)⟩ = (2π)3δD(k1 + k2)P (k) (4)

ここで δ21(x, z)は輝度温度の揺らぎであり、次のよ

うに定義する。

δ21(x, z) ≡
δTb(x, z)

δT̄b(z)
− 1 (5)

powerspectrumはフーリエ空間の２点の揺らぎから

計算することができる。

3 Results and Discussion

図１～図４はそれぞれ z = 16.0, 12.0, 10.0, 9.0の

ときの輝度温度 (brightness temperature)のマップ

である。横軸と縦軸の単位はMpcであり、200Mpc

× 200Mpcのスケールになっている。色で輝度温度

を表しており、単位はmKである。黒い部分がイオ

ン化している領域で、low-zになるにつれてイオン化

領域が拡大していく様子が分かる。そして、今回用

いたモデルでは z = 8.2で全体のイオン化が完了す

る結果となった。ただし、このイオン化の進行のプ

ロセスやイオン化の完了時期はイオン化効率などの

パラメータに強く依存するため、様々なイオン化の

モデルが存在する。したがって、今回の結果は１つ

のイオン化のモデルとして考えるべきである。

　図５は 21cmFAST を用いて計算した輝度温度の

マップから計算した powerspectrumの z依存性であ

る。powerspectrumは k = 0.1Mpc−1 のときの値で

あり、zに関して３つのピークがあることが分かる。

１つ目のピーク (z = 24 付近) は Lyman-α光子と

の相互作用 (WF効果)によるスピン温度の揺らぎが

大きくなるためであると考えられ、２つ目のピーク

(z = 16付近)はX線によるガスの加熱によってスピ

ン温度の揺らぎが大きくなるためであると考えられ

る。また、１つ目と２つ目のピークには天体形成に

よる密度揺らぎも寄与していると考えられる。３つ

目のピーク (z = 10付近)はイオン化によって中性率

の揺らぎが大きくなるためであると考えられる。ま

た、このときスピン温度は CMB温度より十分大き

いため、スピン温度の揺らぎの寄与は無視できる。

4 Conclusion

宇宙の暗黒時代や再電離期を観測する手段として、

中性水素の超微細構造由来の 21cm線があり、その観

測量は輝度温度という量で与えられる。21cmFAST

はこの輝度温度マップをいくつかの近似を用いて比

較的簡単に計算できる。そして今回イオン化領域が

いくつかのある点から拡大していく様子を再現する

ことができた。ただし、このような振る舞いは計算

で用いたパラメータに強く依存するため、イオン化

には様々なモデルが存在する。また、21cmFASTの
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図 1 : brightness temperature[mK] (z = 16.0)

図 3 : brightness temperature[mK] (z = 10.0)

計算では recombinationや feedbackなどの効果が考

慮されていない。したがって、今後より正確に再電

離期の様子を再現するためには、これらの効果を考

慮し、様々なモデルで計算する必要がある。

　輝度温度マップからの power spectrum は輝度温

度を決定する量 (主に中性率、密度揺らぎ、スピン温

度)の揺らぎの寄与が反映されていると思われる。再

電離期以前は主にスピン温度の揺らぎの寄与が効果

的であり、再電離期では中性率の揺らぎの寄与が効

図 2 : brightness temperature[mK] (z = 12.0)

図 4 : brightness temperature[mK] (z = 9.0)

果的であると考えられる。今後は同様にパラメータ

を変えたときに power spectrumがどのようになる

かを調べる必要がある。

　また、より高次の統計量として bispectrumという

ものがある。bispectrumは次式で定義され、フーリ

エ空間の３点の揺らぎから計算することができる。

⟨δ21(k1)δ21(k2)δ21(k3)⟩

= (2π)3δD(k1 + k2 + k3)B(k1,k2,k3) (6)
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この bispectrum からは、今考えている量の分布の

様子を知ることができる。特に、その分布が正規分

布 (ガウス分布) に従うとき、bispectrum は統計的

に 0になることが知られている。実は分布が正規分

布に従うかどうかは power spectrumの解析だけで

は分からないので、この非ガウス分布の検証に今後

bispectrumを用いて解析する必要がある。

図 5 : 21cm powerspectrum(k = 0.1Mpc−1)
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