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重力レンズ効果と intrinsic alignment

立石 廉晟 (東京大学カブリ数物連携宇宙研究機構)

Abstract

宇宙空間の質量分布に非一様性があると重力レンズ効果と呼ばれる現象が起こる。重力レンズ効果とは、あ

る光源銀河から発せられた光が間にある銀河団などの重力場により曲げられ、光源銀河の像が歪んでしまう

現象である。つまり逆に考えると、銀河像の歪み具合を調べることによって宇宙の質量分布を調べることが

できる。しかし重力レンズ効果とは別に、大規模構造が作る潮汐力場によって銀河自体の形が歪んでしまう

効果も存在する。この効果は intrinsic alignmentと呼ばれ、重力レンズ効果の解析を行う際に系統誤差とし

て作用してしまう。そのため、宇宙の質量分布を調べる際には intrinsic alignmentを除去して重力レンズ効

果の解析を行う必要がある。そこで、本発表では重力レンズ効果及び intrinsic alignmentの原理やその効果

を概説する。

1 Introduction

宇宙の大規模構造を解明することは宇宙物理学の

目標の一つであり、現在の標準的なシナリオは、宇

宙初期に生成された原始密度ゆらぎが重力不安定性

で成長し、まず小さく軽い天体が形成され、それら

が合体して次第に大きく重い天体を形成するという

冷たいダークマターモデル (CDMモデル)が採用さ

れている。そして、宇宙の構造を観測的に知る有力

な方法の１つは銀河の空間的な分布を広範囲に調べ

ることである。銀河は基本的に宇宙の質量密度が高

いところに形成されるため、銀河の空間分布は密度

ゆらぎの空間分布を反映する。そこで銀河分布を観

測してその統計的な性質を調べることにより、宇宙

論に関する情報を得ることができる。

　銀河団の質量分布を推定する方法の１つとして、重

力レンズ効果が挙げられる。その中でも弱い重力レ

ンズ効果はあらゆる銀河に効果を及ぼすため、広い

範囲の質量分布を測定することが可能である。しか

しその効果は弱く、意味のある情報として取り出す

には多数の銀河について統計平均をとる必要がある。

その際には様々な要因が誤差として作用してしまう

ため、今後はその誤差を小さくしより精密な解析を

行う必要がある。そこで本発表では、重力レンズ効

果について説明するとともに、系統誤差の１つであ

る intrinsic alignmentについても述べ、今後の展望

について解説する。

2 Gravitational Lensing Effect

重力レンズ効果は一般相対性理論によって予言さ

れていた現象で、光源銀河と観測者との間に銀河団

など (レンズ天体)が存在するとき、レンズ天体の重

力場によって光源銀河から発せられた光が曲げられ

てしまう現象である。これによって観測される銀河

像の明るさが変化したり、複数の像が見えたり、形

が歪んだりなどの効果が現れる。

図 1: 重力レンズ効果の概念図

図 1のように、天球上における像までの角度ベク

トルを θ⃗、光源までの角度ベクトルを β⃗をすると、重

力レンズ方程式は

β⃗ = θ⃗ − α⃗(θ⃗) (1)

で与えられ、α⃗は重力レンズ曲がり角ベクトルと呼

ばれる。このとき、角度ベクトル θ⃗、β⃗、α⃗は１より
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十分小さいので、これらは天球上における２次元平

面ベクトルと近似することができる。曲がり角 α⃗(θ⃗)

は、レンズ天体の質量分布による２次元重力レンズ

ポテンシャル ψを用いて

α⃗(θ⃗) = ∇ψ(θ⃗) (2)

=
4G

c2
DLDLS

DS

∫
d2θ⃗′

θ⃗ − θ⃗′

|θ⃗ − θ⃗′|2
Σ(DLθ⃗

′) (3)

と表せる。Σは銀河団の質量密度分布を視線方向に

投影した２次元質量密度 Σ(θ⃗) =
∫
dz ρ(DLθ⃗, z)で

ある。また、DL、DS、DLS は観測者とレンズ天体、

観測者と光源、レンズ天体と光源の間の角径距離を

それぞれ表す。

　ここで、基準点 (β⃗ , θ⃗)まわりの微小偏差ベクトル

(β⃗ + δβ⃗ , θ⃗ + δθ⃗)の重力レンズマッピングを考える

と、テイラー展開によって

δβi = Aijδθj (4)

が得られる。Aはヤコビアン行列と呼ばれ、

A =

(
1− κ− γ1 −γ2

−γ2 1− κ+ γ1

)
(5)

と定義される。式 (4)は、δβ⃗を光源銀河の表面を動

くベクトル群であるとすると、ヤコビアン行列 Aij

によるマッピングを通して、δθ⃗が作るベクトル群は

観測者が実際にその天体を見たときの形状を与える

ことを表している。ここで、κ、γ1、γ2 は

κ ≡ 1

2

(
∂2ψ

∂θ1
2 +

∂2ψ

∂θ2
2

)
(6)

γ1 ≡ 1

2

(
∂2ψ

∂θ1
2 − ∂2ψ

∂θ2
2

)
(7)

γ2 ≡ ∂2ψ

∂θ1∂θ2
(8)

のように定義され、これらのパラメータの物理的な

意味は図 2のようになる。

　 κ (convergence : 図左上) は、光源の形は変え

ず、その面積を 1
1−κ 倍だけ大きくする効果を持つ。

γ (shear : 図右上と左下)は、光源の面積は変えず

に形を楕円形に歪める効果を持ち、誘発される楕円

率の大きさは a+b
a−b = γ(=

√
γ12 + γ22)となる (a、b

はそれぞれ楕円の長軸と短軸の長さ)。γ1 は座標軸

図 2: κ、γ の物理的意味

方向に形を歪める効果を、γ2 は座標軸から 45◦ 傾

いた方向に形を歪める効果を持ち、shear の成分は

γ1 = γ cos 2ϕ、γ2 = γ sin 2ϕで与えられる。

　重力レンズ効果には大まかに分けて、強い重力レ

ンズ効果と弱い重力レンズ効果の２種類があり、以

下ではそれぞれについて性質や銀河像に与える影響

などを見ていく。

2.1 Strong Gravitational Lensing

強い重力レンズ効果は背景銀河とレンズ天体がほ

とんど同じ視線方向に存在するときに現れる効果で、

比較的稀な現象である。この効果を受けると、天体

像が２つ以上の像に分離して見えたり、像がアーク

状に大きく歪んだりする。これらの情報に基づき重

力レンズ方程式の逆問題を解くことで、中心領域の

質量分布を復元することができる。

図 3: 多重像 図 4: アーク状の歪み
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2.2 Weak Gravitational Lensing

弱い重力レンズ効果は銀河団中心部から離れたと

ころでも観測できるが、個々の銀河像からはその効

果ははっきりとはわからず、多数の背景銀河の形状

を統計解析することで初めて得られる。しかし逆に

言えば、あらゆる光源天体は多少なりとも弱い重力

レンズ効果を受けているため、強い重力レンズ効果

に比べて広い範囲の質量分布を推定することが可能

である。

　弱い重力レンズ効果には２種類の観測量があり、１

つは増光バイアス効果と呼ばれるものである。これ

は、レンズがないときと比べて、重力レンズ効果に

よって背景銀河の個数密度は相対的にどう変化する

かを表す量である。もう１つはシアー効果と呼ばれ

るものである。弱い重力レンズによっても銀河像の

形は歪められるが、個々の像を見ただけでは銀河固

有の楕円率に埋もれてしまってその効果を引き出す

ことができない。しかし、図 2右下のように、楕円

率の成分は長軸の方向角に依存して正負の値を取り

うるため、異なる背景銀河間では固有楕円率の方位

角に相関がないと仮定すれば、多数の銀河像の楕円

率の統計平均を取ることで固有の楕円率が打ち消し

あい、系統的な銀河団による重力レンズ効果を引き

出すことができる。

図 5は弱い重力レンズ効果の観測結果を表してお

り、上パネルの四角記号は銀河団中心から見て円周

の接線方向に沿った背景銀河の楕円率成分の結果を

示し、有意な重力レンズシアーが検出されている。実

線は、測定結果をもっとも良く再現する NFW モデ

ルの予言である。下パネルは重力レンズ効果では生

じない楕円率成分 (円周の接線方向から 45◦ 回転し

た方向の成分)の測定結果を表している。

3 Intrinsic Alignment

2.2節でも述べたように、重力レンズ効果の解析を

行う際は十分離れた銀河間には相関がないというこ

とを前提としているが、実際は銀河の形状は大規模

構造による潮汐力場の影響を受けているので、銀河が

互いに相関を持つ可能性がある。この効果は intrinsic

alignmentと呼ばれ、重力レンズ効果の解析の際には

図 5: A1689銀河団のすばる望遠鏡データによる背景

銀河像への弱い重力レンズ・シアー効果の動径プロ

ファイルの測定結果 (Broadhurst et al. 2005, ApJL,

619, 143)

図 6: 銀河クラスターの向きの潮汐力場によ

る影響の予測と観測結果 (B. Joachimi et al.,

arXiv:1504.05456)

系統誤差として作用してしまう。

　図 6の横軸は銀河クラスターペアの３次元的な距

離であり、縦軸の θは銀河クラスターのペアを結ぶ線

と一方の銀河クラスターの主軸とを天球上に射影し

たときになす角を表す。銀河の向きが完全にランダ

ムであるならば ⟨cos2 θ⟩は 0.5となる。赤い実線はシ

ミュレーションの結果で、点線は潮汐力場 alignment
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の理論予測、プロットは観測結果を表している。こ

の図から、距離が離れれば銀河の向きはランダムに

近づいていくものの、ある程度の距離までは銀河の

向きはランダムとはいえず、互いに相関を持ってい

ることがわかる。そのため、実際に重力レンズ効果

の解析を行う際には、intrinsic alignment の効果を

除いて計算する必要がある。

4 Conclusion

測定に近似を必要とする X線観測による質量測定

とは異なり、重力レンズ効果を用いれば重力源の質量

を光学的観測により直接測定することができる。こ

の重力レンズ効果によって測定された質量と X線測

定によって見積もられた質量を比較すると両者には

差があり、この差はダークマターの質量によるもの

と考えられている。つまり、重量レンズ効果を利用す

ることでダークマターの質量測定が可能になるので

ある。このように、宇宙の質量分布を調べるのに重

力レンズ効果は非常に有用であるが、実際に利用す

る際には課題がまだ多く残っている。３章で述べた

intrinsic alignmentもその一つであり、重力レンズ効

果を精密に解析するためには intrinsic alignmentの

効果を除く必要がある。

　そのため、今後は intrinsic alignmentについての

理解を深め、それを測定することにより重力レンズ

効果の精密な解析を可能にするとともに、大波長ス

ケールの潮汐力場を制限する新たな手段になりうる

ことを議論していく。
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SKAの観測によるBAOを用いたダークエネルギーの制限

安藤 梨花 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

現在の宇宙が加速膨張していることが観測から確認されているが、その原因はまだ解明されていない。加速

膨張をもたらす有力な候補としてダークエネルギーが考えられており、数多くのモデルが存在する。ダーク

エネルギーのモデルを制限するためには、ダークエネルギーを特徴付けるパラメータに制限を与える必要が

ある。宇宙の膨張史はダークエネルギーの状態方程式パラメータの値に依存するので、宇宙の膨張率の時間

変化から、ダークエネルギーのモデルに制限を与えることができる。宇宙の standard rulerであるバリオン

音響振動 (BAO)を用いて宇宙の膨張率を測ることができる。2020年から初期科学運用が始まる大規模電波

干渉計の Square Kilometre Array (SKA)では中性水素の超微細構造のエネルギー差に由来する電磁波であ

る 21-cm線の観測によって、BAOの情報を得ることができる。SKAで BAOを測る方法として intensity

mapping surveyと galaxy redshift surveyの二つがある。

Bull et al. (2015a)では Fisher解析を用いて、SKAの観測データを用いた場合のダークエネルギーのパラ

メータへの制限の予測を行なっている。本発表では、SKAの観測によりダークエネルギーのパラメータを制

限するメカニズムについて説明し、先行研究の一部を再現した結果について報告した。

1 Introduction

1990 年代後半に Saul Perlmutter や Brian P.

Schmidt らの Ia 型超新星の観測により宇宙の加速

膨張が発見された。宇宙の加速膨張を引き起こす存

在としてダークエネルギーが考えられている。宇宙が

加速膨張するためには、膨張の加速度を表す方程式

ä

a
= −4πG

3
ρ (1 + 3w) , (1)

が正にならなければならないので、w < −1/3であ

ることが要求される。wは状態方程式 p = wρのパラ

メータである。ダークエネルギーには数多くのモデ

ルが存在するので、ダークエネルギーの状態方程式

パラメータの値を制限することでダークエネルギー

のモデルを制限することができる。ダークエネルギー

のパラメータを求めるためには宇宙の膨張の歴史を

知る必要がある。その手段としてバリオン音響振動

(BAO) がある (Eisenstein & Hu 1998),(Eisenstein

et al. 2005)。BAOは晴れ上がり前の光子・バリオン

混合流体の振動の名残であり、宇宙の密度揺らぎに

刻み込まれ、パワースペクトルや相関関数に特徴的

なパターンとして顕在する。BAOの振動スケールは

すでに宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)の観測から精

密に測定されている。BAOは宇宙の standard ruler

であるで、BAOの見かけの大きさと実際の大きさか

ら距離がわかる。

2020年に初期科学運用が始まる Square kilometre

Array(SKA)で中性水素 (HI)の超微細構造のエネル

ギー差に由来する電磁波である 21-cm線の観測を行

う。HIの分布は物質の密度ゆらぎの分布を知る手段

となるので、HIの分布から BAOを測ることができ

るようになる。SKAで BAOを測る方法には galaxy

redshift surveyと intensity mapping surveyの 2つ

がある。galaxy redshift surveyは銀河に含まれるHI

からの 21-cmを観測する。intensity mapping survey

は銀河だけではなくHIが存在する領域からの 21-cm

線を観測する。そこで本研究ではBull et al. (2015a)

に従って SKAの観測によってダークエネルギーのパ

ラメータがどのくらい制限できるか予測を行った。

第 2章では予測の方法の説明、第 3章では結果の

報告と議論、第 4章ではまとめと今後の課題につい

て述べる。



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

2 Methods

この節では SKAにおけるダークエネルギーのパラ

メータの制限の予測の方法について先行研究の Bull

et al. (2015a)に従って具体的に紹介する。

2.1 dark energy

一般化のためにダークエネルギーの状態方程式パ

ラメータが時間変化する場合を考える。ダークエネ

ルギーの密度パラメータは

ρDE

ρc,0
= ΩDE,0 exp

[
3

∫ 1

a

(1 + wDE(a))
da

a

]
, (2)

で与えられる。ダークエネルギーの状態方程式パラ

メータ wを

w = w0 + (1− a)wa, (3)

とパラメータ化する。フリードマン方程式は(
ȧ

a

)2

= H2 =

H2
0

(
Ωm,0

a3
+

Ωr,0

a4
− ΩK,0

a2
+

ΩDE,0 e
−(1−a)wa

a3(1+w0+wa)

)
,

(4)

となり、宇宙の膨張にはダークエネルギーの状態方

程式パラメータが関係することがわかる。アインシュ

タインが導入した宇宙項 Λの場合には w = −1であ

り、フリードマン方程式は(
ȧ

a

)2

= H2 =

H2
0

(
Ωm,0

a3
+

Ωr,0

a4
− ΩK,0

a2
+ΩΛ,0

)
, (5)

となる。

2.2 SKA

SKAでは中性水素 (HI)の 21-cm線の観測によっ

て BAOを測る。21-cmは吸収や他の輝線による汚

染が少ないので物質の分布のよいトレーサーとなる。

SKA による BAO の探査の方法には galaxy red-

shift survey と intensity mapping survey がある。

galaxy redshift surveyは幅広い redshiftに存在する

大量の銀河の正確な redshiftの測定を行う方法であ

る。intensity mapping surveyはHIクラウドや銀河

などの 21-cm源からの強度を低い解像度で見る方法

であり、大領域の観測を行うことができる。本研究

では galaxy redshift surveyについての予測のみを行

う。galaxy redshift surveに関して、南アフリカ共和

国に建設予定の SKA第１期 (SKA1-MID)において

は約 z ∼ 0.5までの観測を行うことが期待されてい

る。本研究では簡単のために z = 0.05, 0.25, 0.45で

観測した場合の制限の予測のみを行う。この場合の

数密度 n(z)と銀河バイアス b(z)の値は表 1の値と

なり、Bull et al. (2015a) ,Santos et al. (2015) の値

から引用した。

zc n(z)[Mpc−3 h3] b(z)

0.05 9.71× 10−2 0.678

0.25 5.69× 10−3 0.802

0.45 4.52× 10−4 0.975

表 1: SKA1 の galaxy redshift survey での数密度

とバイアス。SKA1 の galaxy redshift survey では

5000[deg]2の領域を観測する。binは∆z = 0.1であ

る。[Bull et al. (2015a)]

観測されるパワースペクトルは赤方偏移空間歪みの

影響を受ける。それらを考慮したパワースペクトルの

シンプルなモデルは (Kaiser 1987, Seo & Eisenstein

2007) より

Ptot(k, z) =(b(z) + f(z)µ2)2

× e−
1
2k

2σNL(z,µ) P (k, z) (6)

σNL(z, µ) =σNL D(z) (1 + f(z)µ2[2 + f(z)])
1
2 (7)

で与えられる。P (k, z)は等方的な物質のパワースペ

クトルで、Ptot(k, z) は赤方偏移空間歪みを考慮し

たパワースペクトルである。kz 軸を視線方向にとる

と、µ ≡ kz/k = cos θ であり、µは非等方性をもた

らす。expで表される項は速度分散 σNL て特徴付け

られるカットオフスケール以下の視線方向の構造、

つまり赤方偏移の情報を流してしまう効果を持つ。

σNLの値はBull et al. (2015b) より 7[Mpc]を採用し

た。D(z)は線形成長因子、f(z)は線形成長率であり
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f = d lnD/d ln aである。この 2つの値はMatsubara

& Szalay (2003)より

d lnD

d ln a
= f, (8)

d f

d ln a
= −f2

−
(
1− Ωm

2
− 1 + 3w

2
ΩDE

)
f +

3

2
Ωm, (9)

で与えられる。ただしΩr = 0とした。ΩmとΩDEは

Ωm =
H2

0

H2

Ωm,0

a3
(10)

ΩDE =
H2

0

H2
ΩDE,0 exp

[
3

∫ 1

a

(1 + wDE(a))
da

a

]
(11)

の形で得られる。ハッブルパラメータH は式 (4)を

用いる。

2.3 Fisher analysis

観測によるパラメータの制限の予測は Fisher解析

という手法を用いて行う。Fisher解析では期待され

る観測領域と信号とノイズを用いて、観測から得ら

れるであろうパラメータの確率密度分布関数を多変

量ガウス分布だと近似してパラメータの制限の予測

を行う。Fisher情報行列は

Fij =
1

2

∫
d3k

(2π)3
Veff(k)

[
∂

∂θi
logCT · ∂

∂θj
logCT

]
,

(12)

である。CT は測定される全体の信号となっており、

シグナル (S) とノイズ (N) の和 CT = CS + CN

である。galaxy redshift survey の場合は CT =

Ptot(k, z) + 1/n(z) となり、1/n(z) はショットノイ

ズである。Veff(k)は物理的な体積 Vphys の範囲を含

む観測の有効体積であり、

Veff(k) = Vphys

(
CS

CT

)2

= Vphys

(
Ptot

Ptot + 1/n(z)

)2

,

(13)

となる (Seo & Eisenstein 2007)。これらの式を代入

すると Fisher行列は

Fij =
2π

2

∫ ∫ 1

−1

k2 dk dµ

(2π)3
Vphys

(
CS

CT

)2

×
[
∂CT

∂θi

1

CT
· ∂C

T

∂θj

1

CT

]
, (14)

と書き換えられ、µは cos θである。

θi は 8つのパラメータが対応し、基準となる値は

Planck Collaboration (2014)から

h = 0.67, Ωch
2 = 0.112, ΩK = 0, Ωb = 0.0226,

w0 = −1, wa = 0, ns = 0.962, σ8 = 0.834,

(15)

を用いた。Fisher行列の逆行列はパラメータの分布

をガウス分布と近似した場合の共分散行列となって

いる。

Cov(θi, θj) = F−1
ij . (16)

この共分散行列からガウス分布の確率密度分布関数

f(w0, wa) = N exp

[
− 1

2(1− ρ2)

×
(
(w0 − w0,fid)

2

σ2
w0

+
w2

a

σ2
wa

− 2ρ
(w0 − w0,fid)wa

σw0 σwa

)]
,

(17)

が求まる。fidは基準の値を意味する。

3 Results and Discussion

z = 0.05, 0.25, 0.45 での Fisher 行列は F =

Fz=0.05 + Fz=0.25 + Fz=0.45 となる。Fisher 解析に

より得られた w0, wa の分散の値は

σ2
w0

= 0.0321, σwa = 0.247, σw0wa = −0.550,

(18)

となった。この値から信頼領域は図 1のようになっ

た。また redshiftごとの制限とそれらを合わせた場

合の制限は図 2となった。z = 0.45では観測領域が

大きいため Fisher情報量は増えるが、数密度が小さ

くなるためショットノイズが大きくなり、その分だけ

Fisher情報量は減る。先行研究のBull et al. (2015a)

の Figure.4 と図 1 を比較すると、制限度合いが異

なっていた。違いをもたらす原因として、Bull et al.

(2015a)ではBOSSと Planckによるパラメータの制

限と組み合わせているが本研究ではそれらと組み合

わせていないことと、Bull et al. (2015a)では BAO

の情報のみを使っているのに対し、本研究ではパワー

スペクトル P (k)の全ての情報を用いてパラメータを

制限していることが挙げられる。従って本研究と先

行研究との比較は同じ条件での比較になっていない。
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図 1: パラメータの信頼領域。赤線が 68.3%,緑線が

95.4%,青線が 99.7%の確率を含む等高線となってい

る。(w0, wa) = (−1, 0)にある黒の点は基準とした宇

宙項 Λの場合の値を示している。
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図 2: z=0.05, 0.25,0.45と、全てを組み合わせた場合

のパラメータの信頼領域。

4 Conclusion and Future work

ダークエネルギーの状態方程式パラメータを考え

る際には w = w0 + (1− a)wa とパラメータ化した。

SKAの観測によって、宇宙の膨張の歴史を知ること

ができ、ダークエネルギーのモデルに制限を与える

ことが期待されている。中性水素 (HI) のスピンの

反転による 21-cm線の SKAによる観測には galaxy

redshift surveyと intensity mapping surveyの 2つ

がある。SKAでのダークエネルギーの状態方程式パ

ラメータの制限の予測をFisher解析を用いて行った。

この際、観測されるパワースペクトルには赤方偏移

空間歪みの効果があるので、それを考慮する必要が

ある。本研究では制限する際の条件が異なっていた

ため、先行研究を再現する事は出来なかった。

今後の課題として、Planckによる制限と組み合わ

せることや、BAOの振動のみを用いた制限、intensity

mapping surveyでの制限の予測などを行いたい。
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孤立系モデルによるボイドの形状進化の解析

簑口 睦美 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙の大規模構造における低密度領域は、ボイド (void)と呼ばれる。近年の大規模な銀河サーベイによる

観測や、大規模シミュレーションにおける計算速度の向上を背景に、ボイドは宇宙論モデルの検証を行うた

めのプローブの一つとして注目を集めている。しかし、ボイドそのものの物理に関して体系的に取り扱った

研究は少ない。本研究では、シミュレーションによって大規模構造中のボイドの進化傾向を調べるとともに、

一様密度中に単体で存在する単純化されたボイドモデルを考え、これによって大規模構造中のボイドの振る

舞いの説明を試みた。

1 Introduction

宇宙の大規模構造と呼ばれる特徴的な銀河分布が

発見されたのは 1980年代である。以来、銀河をはじ

めとする高密度領域だけでなく、銀河の少ないボイ

ド領域に関しても盛んに研究が行われてきた。Sheth

ら [1]は、低密度領域が時間発展すると、初期の形状

によらず、球形に近づくことを理論的に導いた。こ

れは、高密度構造が時間発展すると歪みが助長され

ていく「Zel’dovichのパンケーキ」と呼ばれる現象

の逆として理解されることが多い。このため、Sheth

らは、ボイドを論じるには球対称モデルで十分であ

ると主張した。

一方で、近年の大規模な銀河サーベイの結果、観測

的にはボイドが必ずしも球ではないことが示唆されて

いる。さらに、それらが球に近づくという傾向もほと

んど見られない。BOSS DR 11中のボイドの統計的性

質を解析したNadathur [2]の報告によると、最長軸と

最短軸の軸比の平均は、現在に近い 0.15 < z < 0.43

で 1.44+0.19
−0.20、より時間を遡った 0.43 < z < 0.7 で

1.44+0.19
−0.20である。このことから、多くのボイドが球

からずれて歪みを持っているにもかかわらず、１σ

の範囲でほとんど形状の時間変化が見られないこと

がわかる。

しかし、後者は統計的な振る舞いであり、個々のボ

イドの形状が変化しないということを表すものでは

ないため、大規模構造中における個々のボイドの発

展傾向は明らかでない。そこで本研究では、粒子 ID

を用いたボイド同定アルゴリズムによって、シミュ

レーション中の個々のボイドの形状進化を解析し、そ

の振る舞いを解析解と比較することで、個々のボイ

ドの進化傾向、及びそれを決定づける主要因の決定

を試みた。

2 Methods

本研究では、シミュレーションデータの解析およ

び解析的計算によって個々のボイドの時間発展を調

べ、これを比較する。

2.1 Simulation

Set up
本研究では、以下のセットアップによるN体シミュ

レーションデータを用いた。

表 1: シミュレーションセットアップ
N L (Mpc) Ωm0 ΩΛ0 h

1253 500 0.31 0.69 0.70

このデータのうち、赤方偏移 10.2 ∼ 0の計 10つの

スナップショットに関して、各々独立に、ボイド同定

ツールキット VIDE [3]を用いてボイドを検出した。

Void identification
VIDEは ZOBOV（Neyrinck (2008)[4]）による以

下のアルゴリズムによってボイドを同定している。
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1. 粒子同士の二等分面によって、シミュレーショ

ン体積を Voronoiセルと呼ばれる微小な空間に

分割する。これにより、各 Voronoiセルは粒子

をただ一つ含む。このため、Voronoiセルの体

積の逆数を粒子数密度と捉えることができる。

2. Watershed Algorithm と呼ばれる手法により、

Voronoiセルをグループ分けする。この手法は、

任意の Voronoiセルに対し、その隣接するセル

の中で最も密度の低いものを選んで行き、最終

的に行き着いたセル（極小値をとるようなセル）

によってグループ分けするものである。

3. 最後の手順はVIDEで加えられたものであるが、

上の手順でグループ分けされた小領域のうち、そ

れらを隔てる高密度領域（表層のセル）が、平均

粒子数密度の 0.2倍よりも小さな場合、それら

を一つの領域とみなし、領域の統合を行う。こ

の結果できる各領域を個々のボイドとみなす。

図 1: Voronoiセルに分割されたシミュレーション領

域の一部（改 Neyrinck (2008)[4]）。手順 2によるグ

ループが色の違いで表されている。

以上の手法により、今回のデータにおいて、104個

のボイドが同定された。

Trace rules
本研究では、個々のボイドの時間発展を見る。そ

のために、各スナップショット中のボイドが「同じ」

ボイドであるかどうかを判定する必要がある。これ

は、ボイドの統合や分裂、生成や消滅などを考える

と、必ずしも自明な問題ではないが、ここでは以下

のルールに従ってボイドを同定した。

• 各粒子は粒子 IDにより区別することができる。

赤方偏移の大きいスナップショット、すなわちよ

り過去のボイドを親として、親ボイドから見て

最も多くの粒子を与えた子ボイドを一つ定める

• 子ボイドから見て最も多い粒子数を受け継いだ
親ボイドを一つ定める

これによって、注目する赤方偏移区間中で生成や消

滅を行わず、”主流”（粒子数が最も多く受け継がれ

る）となるようなボイドのみを抽出することになる。

今回の解析では、104個のボイドのうち、103個程度

のボイドが該当した。

Ellipticity
形状を表すパラメータとして、Sutter[3]の定義に

則って楕円率を以下で導入する。

e ≡ 1−
(
Λ1

Λ3

)1/4

(Λ1 < Λ3) (1)

ここで Λi は慣性テンソル

I =
∑

all particle i

y2i + z2i −xiyi −xizi

−yixI x2
i + z2i −yizi

−zixi −ziyi x2
i + y2i

 (2)

の固有値であり、Λ1 < Λ2 < Λ3 を満たすように定

める。定義により楕円率は 0から 1の値をとる。

2.2 Analytical aproach

Equations & Initial conditions
本解析では、Yoshisatoら [5]による以下の一連の

手法を用いた。まず、背景一様密度場 ρ̄に対する密

度ゆらぎを

δ(t) ≡ ρ− ρ̄

ρ̄
(3)

で定義する。初期密度としてトップハット型の楕円

体を与える。楕円体が相似発展するとして、楕円体
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内部に質量保存則を課すと、

δ(x, t) =δe(t)Θ

[
1−

3∑
i=1

xi
2

α2
i (t)

]
δe(t) ≡ (1 + δin)

αin1αin2αin3

α1(t)α2(t)α3(t)
− 1

(4)

ここで α1(t)、α2(t)、および α3(t)は楕円体の各共動

軸長である。一方、一様等方膨張宇宙の共動座標に

おける Euler方程式は、粒子の座標 xに対し、

ẍ+ 2Hẋ = −∇xΦ(x, t) (5)

と表せる。このポテンシャルΦ(x, t)はPoisson方程式

を解くことによって与えられるが、これはKellogg[6]

によって解析的に解かれている。これを用いると、特

に回転楕円体（α1(t) = α2(t)）の場合、

Φ =
3

8
H2δe

3∑
i=1

Ai(t)x
2
i

A1 = A2 =
2

3
(1 + h)

A3 =
2

3
(1− 2h)

(6)

h =


3
2

√
1−λ2

λ3 sin−1 λ− 3−λ2

2λ2 (α1 > α3)

3
4 ln

(
1−λ
1+λ

)
+ 3−2λ2

2λ2 (α1 < α3)

λ =


√
1−

(
α3

α1

)2

(α1 > α3)√
1−

(
α1

α3

)2

(α1 < α3)

となる。式 (2)より、楕円体の運動は代表点の運動

のみで記述されるから、式 (3)を (α1, 0, 0), (0, 0, α3)

の 2点について解けば十分である。本研究では、こ

の式を数値計算によって解いた。なお、初期条件の

振幅は、現在（赤方偏移 0）において、δ ∼ −0.8と

なるようにとった。

Ellipticity
式 (1)に従う。ただし、

Λi = αi (7)

ととる。実際、式 (2)について連続極限を取り、式

(4)の楕円体について積分を実行すると、対称性から

非対角成分はゼロになり、対角成分＝固有値が

Λi ∝ 4παjαk (i, j, k): cyclic in (x, y, z) (8)

となるから、回転楕円体の場合は、Λ1/Λ3 = α1/α3

となる。

3 Results

解析計算の結果では、Shethら [1]の指摘通り、全体

に球に近づく性質が見られた（図 2）。しかし、oblate

（α1 = α2 > α3、パンケーキ型）の場合においても、

prolale（α1 = α2 < α3、ラグビーボール型）の場合

においても、極端に楕円率の大きなものではその傾

向は小さくなることがわかった。一方で、シミュレー

ションデータ中のボイドは、図 3のような振る舞い

を見せた。これを見ると、初期楕円率 0.2頃を境に、

球に近づくか否かの振る舞いが変わっている。図の

右側に当たる初期楕円率の大きなボイド、つまり歪

んだボイドが球に近くなる振る舞いは解析計算とあ

る程度一致するものの、図の左側の振る舞い、つま

り球に近かったボイドが歪んでいく振る舞いの説明

がつかない。

図 2: 解析計算における楕円率の変化。横軸は赤方偏

移 10.2（初期）の楕円率、縦軸は現在の楕円率と初

期の楕円率の差。影のついた領域は楕円率が負の値

を取らないことによる禁止領域である。初期の楕円

率によらず楕円率が減少しており、すべて球に近づ

いている。
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図 3: シミュレーションにおける楕円率の変化。縦

軸・横軸および影の領域は図 2に同じ。線は図 2の

解析計算により得られた曲線。

4 Discussion

以上の結果のうち、解析的にはボイドが時間発展に

伴って球対称に近づくこと、また、シミュレーション

のようなより現実的なボイドでは球対称でないボイド

が多く存在し、それらが実際時間発展しても球に近づ

く傾向が見られなかったことに関しては Introduction

で述べた先行研究の結果を裏付けるものである。従っ

て、球に近いボイドが歪んで行く振る舞いに関して

は、シミュレーションと解析計算でやはり不一致が

顕著であった。しかし、ここではまだ重要な効果を

考慮に入れていない。それは、ボイドを取り囲む高

密度領域である。現実的には、銀河団のような、ボ

イドを取り囲む高密度領域が存在するが、今回用い

たプロファイルのように、初期条件でそのようなボ

イド表面の高密度領域が与えられていない密度プロ

ファイルを用いた場合でも、そのような高密度領域

が時間発展とともに現れる可能性はある。なぜなら、

ボイド内部は低密度であるものの必ずしもゼロでな

い質量を持つため、これが宇宙の膨張に打ち勝つ高

さであれば外側から質量が集まってくると素朴には

考えられるからである。しかし、今回用いた手法で

は、楕円体外部のポテンシャルの発展を解いておら

ず、こうした効果は全く反映されない。

こうした高密度領域は、膨張しようとするボイド

を外側から重力的に抑え込む効果を持つ。このため、

こうした効果を考慮しない今回のモデル・手法では、

膨張によって球に近づく効果は再現されるが、高密

度領域によって外側から抑えられることによる変形

効果が見られなかったと考えられる。従って、ボイド

の形状進化には外部の密度の高さと、中心部の密度

の低さの比が大きく関わっていることが予想される。

5 Conclusion

ボイドは時間発展に伴い球に近づくという Sheth

ら [1]の主張は、現実の状況下におけるボイドに対し

ては必ずしも正しくないということが確認された。そ

の理由として、楕円体外部の高密度領域を考慮して

いないことが最も大きいと考えられる。従って、実

際の状況下におけるボイドの振る舞いを理解するた

めには、外部の密度発展まで考慮してモデルの発展

を解き、さらに詳しい検証を行っていく必要がある。

6 Acknowledgement

N体シミュレーションデータの提供、また、議論・

ご指導いただきました、名古屋大学 講師 西澤淳氏に

感謝いたします。また、天文天体若手夏の学校にご

賛同・ご支援いただきました方々に、厚く御礼申し

上げます。

Reference

[1] R. K. Sheth and R. van de Weygaert. 2003, MN-
RAS, 350:517-538.

[2] S. Nadathur. 2016, MNRAS, 461:358-370.

[3] P. M. Sutter et al. 2015, Astronomy and Comput-
ing, 9:1-9

[4] M. C. Neyrinck. 2008, MNRAS, 386:2101-2109.

[5] A. Yoshisato, T. Matsubara, and M. Morikawa.
1998, ApJ, 498:48-59

[6] Kellogg, O. 1953, Foundation of Potential Theory



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

CMB distortionを利用した初期曲率揺らぎの非ガウス性制限予測
加藤 健太 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

初期宇宙においては、光子・バリオンは強く結合しており、熱平衡状態が保たれることで宇宙マイクロ波背景
放射 (CMB)の黒体放射スペクトルは維持される。しかし、宇宙膨張に伴い温度が低下することで、光子・バ
リオンの結合が徐々に弱まり、光子が熱浴から解放されていく。それ以後、光子にエネルギーの流入があった
際には、黒体放射スペクトルに歪み (distortion)が生じることが予測されている。例えば、初期宇宙におけ
る揺らぎの音響モードの減衰で散逸したエネルギーが CMB光子に流入することで、非等方的な distortion

を生じさせる可能性がある。散逸するエネルギーは温度揺らぎの２次に対応する。それに由来する distortion

parameterと温度自体の相関は、温度の高次相関とみなすことができるので、初期曲率揺らぎの非ガウス性
の制限をすることができる。本発表では、宇宙初期におけるエネルギー流入に由来する CMB distortionに
注目し、その非等方性を用いた初期曲率揺らぎの非ガウス性に関する制限予測を行っている論文 (Chluba et

al.2017)のレビューを行う。レビュー論文では、光子バリオン流体の相互作用の遍歴を考慮して、µ, y-パラ
メータそれぞれへのエネルギー流入を現実に即した形で記述し、k～740Mpc−1 での小スケールで、非ガウ
ス性を表すパラメータ fNL について、fNL < O(103)という制限予測を与えている。これは、Planck衛星の
温度揺らぎの三点相関から得られた制限 fNL = 2.5± 5.7(k < O(1)Mpc−1)に比べ遥かに小スケールまでを
カバーし、また、類似した先行研究などに比べ、より一般化した表式により正確な予測を与えている。本レ
ビューでは、論文内で示されている CMB distortionを記述する µ, y -パラメータの表式の導出、それを用
いた初期曲率揺らぎの非ガウス性に対する制限予測、及び類似する先行研究との比較を行う。

1 Introduction

光子が脱結合し宇宙が晴れ上がる以前、光子・バリ
オンはダブルコンプトン散乱、制動放射、コンプト
ン散乱等の過程によって強く結合しており１つの流
体として振る舞う。その時代においては、ハッブル長
よりも小さいスケールの流体の揺らぎは圧力を感じ
て振動する (音響振動)。さらに、光子の平均自由行
程以下のスケールでの揺らぎは均されるので、小ス
ケールの揺らぎの振動は減衰する (シルク減衰)。こ
の現象により、揺らぎのエネルギーは散逸し、散逸
したエネルギーが CMB光子へ流入することで黒体
放射スペクトルからの歪み (CMB distortion)を引き
起こすことが予測されている。
スペクトルの歪みは一般に、光子数の保存に伴う

化学ポテンシャルに起因するもの (µ-type distortion)

と光子が伝搬する間に電子からエネルギーを受け取
るもの (y-type distortion) に大別される。そして、
µ, y -パラメータと温度 T の相互相関を取ることで初

期曲率揺らぎの非ガウス性を制限できることが知ら
れている (e.g. Pajer & Zaldarriaga 2012, Ganc &

Komatsu 2012)。
本発表では、まず distortionが生じる過程につい
て宇宙の熱史を説明する。その後、エネルギー流入
による µ, y -パラメータの表式の導出し、それを利用
して初期曲率揺らぎの非ガウス性を表すパラメータ
fNL について、その上限を見積もるプロセスを順に
説明していく。

2 宇宙の熱史
宇宙膨張に伴い温度が低下することで、光子・バリ
オンの結合が徐々に弱まり、順に結合は切れていく。
図１は、各過程の反応率と赤方偏移 z の関係を示し
ている。高赤方偏移においては、ダブルコンプトン
散乱、制動放射が光子数自体を変化させることがで
きるため、この過程が効いている時代においては黒
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図 1: 初期宇宙における光子・バリオン相互作用の反
応率と赤方偏移の関係 (Khatri et al. 2012)。(横軸：
赤方偏移　縦軸：相互作用の反応率)

体放射が保たれる。しかし、この２つ過程が徐々に
効かなくなると、エネルギーの流入があった際にも
光子数が保存され光子の分布はボース・アインシュ
タイン分布に近づく (µ distortion)。さらに低赤方偏
移において、コンプトン散乱も切れバリオンとのエ
ネルギーのやりとりが出来なくなると、もはや熱平
衡状態は保てなくなり、光子に対するエネルギー流
入が直接スペクトルに反映される (y distortion)。

3 µ, y-パラメータ
3.1 シルク減衰からのエネルギー流入
シルク減衰によって散逸したエネルギーは、温度

揺らぎの２次成分を通して光子分布に対するエネル
ギー流入となる。このとき、エネルギー流入率は温
度揺らぎ (Θ ≡ ∆T/T )を用いて次のように表すこと
ができる (Chluba et al. 2012b)。ここで、Qはエネ
ルギー流入量、ργ は光子のエネルギー密度である。
強結合近似では、

d

dt

[
Q(x, t)

ργ

]
≈ −4⟨ΘΘ̇⟩Ω ≡ −4

∫
ΘΘ̇

d2n̂

4π
(1)

≈ 15τ̇

∫
d3k

(2π)3
d3k′

(2π)3
eix·(k+k′)

×R(k)R(k′)T2(k, t)T2(k′, t) (2)

となる。ここで、τ̇ = σTNecは光学的深さの時間微
分、σT はトムソン散乱の断面積、Neは電子の数密度、

cは光速、R(k)は初期曲率揺らぎ、T2(k, t)は波数空
間における以下の遷移関数である (Hu & Sugiyama

1996)。

T2(k, t) ≈
8kDc

15τ̇ a

sin(krs)√
3

e−k2/k2
D (3)

ここでそれぞれ、rs =
∫
c dt/a/

√
3は音響ホライズ

ン、a = (1 + z)−1 はスケール因子、kD は k−2
D =∫∞

z
dz′ 8c2/45τ̇ aH で定義される減衰の典型的なス

ケール、Hはハッブルパラメータ、Dはmasslessな
ニュートリノが３種類の場合、D ≈ 0.90 の定数で
ある。

3.2 µ, y-パラメータへのエネルギー分配
２章で述べたように、時代ごとにエネルギー流入

が寄与する distortion typeには大きな違いがある。
したがって、流入するエネルギー量に加え、流入す
る時代を考慮することも重要である。
図２は、ある一度のエネルギー流入に対して、各

時代で CMBの放射強度スペクトルが元の黒体放射
スペクトルからどのようにずれるかを数値計算した
ものである (Chluba 2013b)。各線それぞれがエネル
ギーの流入した時代を表している。同じエネルギー
の流入であっても、流入する時代によってスペクトル
の変化は異なる。その結果から、µ, y -パラメータを

y(x, z) ≈ 1

4

∫ ∞

z

d

dz′

[
Q(x, z′)

ργ

]
Jy(z

′)dz′ (4)

µ(x, z) ≈ 1.4

∫ ∞

z

d

dz′

[
Q(x, z′)

ργ

]
Jµ(z

′)dz′ (5)

と表すことができる (Chluba 2013b)。ここで、時代
ごとのエネルギーの分配比を表す関数 Jµ(z), Jy(z)

を、

Jy(z) ≈


(
1 +

[
1+z

6×104

]2.58)−1

for 103 ≤ z

0 otherwise

(6)

Jµ(z) ≈ exp

[
−
(

z

2× 106

) 5
2

]

×

[
1− exp

(
−
[

1 + z

5.8× 104

]1.88)]
(7)

と定義した。
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図 2: 各時代ごとのエネルギー流入に対するCMBス
ペクトルの変化 (Chluba et al. 2013b)。縦軸がスペ
クトルの変化に対応し、横軸が振動数である。各線が
エネルギー流入があった赤方偏移を表している（赤
線：温度上昇、青線：µ distortion、黒線：y distortion

に対応するスペクトルの変化を表す）。

3.3 初期曲率揺らぎの非ガウス性
ここでは非ガウス性を記述するパラメータ fNLに

ついて説明する。実空間における初期曲率揺らぎを
以下のように定義する。

R(x) = RG(x) +
3

5
fNL

(
[RG(x)]2 − ⟨[RG(x)]2⟩

)
(8)

ここで、RG(x)はガウシアンランダムスカラー場で
ある。次に、波数空間にフーリエ変換した R(k)の
バイスペクトルを計算すると以下のようになる。

⟨R(k1)R(k2)R(k3)⟩

= (2π)3δ(3)(k1 + k2 + k3)PR(k1)PR(k2)

× 12fNL(k1)

5
(9)

ここで、⟨R(k)R(k′)⟩ = (2π)3δ(3)(k + k′)PR(k)で
あり、PR(k) = 2π2∆2(k)/k3は曲率揺らぎのパワー
スペクトルである。また、k1 ≈ k3 ≫ k2を仮定した。
式 (9)から温度揺らぎの三点相関を計算することで
fNL に制限をつけることができる。本発表では、温
度揺らぎの２次に由来する µ -パラメータと温度の相
関を取ることで、擬似的な温度の三点相関を計算し
ている。

3.4 µ-T の相関
3.4.1 定式化

µ -パラメータと温度T の相互相関を計算する。µ, T
を球面調和関数 Yℓm(n̂)で展開した時の係数、aℓmは
それぞれ、

aµℓm = 4π(−i)ℓ
∫

d3k

(2π)3
d3k′

(2π)3
Y ∗
ℓm(k̂+)

× jℓ(k+rL)R(k)R(k′)Wµ(k, k
′, zrec) (10)

aTℓm =
12π

5
(−i)ℓ

∫
d3k

(2π)3
R(k)∆ℓ(k)Y

∗
ℓm(k̂) (11)

となる。ここで、

Wµ(k, k
′, z) ∼

∫ ∞

z

τ̇ a

H
Jµ(z

′)T2(k, z′)T2(k′, z′) dz′

(12)

とウィンドウ関数を定義した。また、k+ = k+k′で
あり、∆ℓ(k) ≃ jℓ(krL)/3は、ザックス-ヴォルフェ極
限 (SW極限)における放射遷移関数、jℓ(x)は球ベッ
セル関数、rL ≈ 14Gpcは最終散乱面までの共動距離
である。
次に ⟨(aXℓm)∗aTℓ′m′⟩ = δℓℓ′δmm′CXT

ℓ で定義される
T -T、µ-T の角度パワースペクトルを計算すると、

CTT,SW
ℓ ≈ 4π

25

∫
dk

k
j2ℓ (krL)∆

2(k) (13)

CµT
ℓ ≈ 12CTT,SW

ℓ ρ(ℓ)fNL(kµ)⟨µ⟩ (14)

となる。ここで、⟨µ⟩ は µ パラメータの平均値、
CTT,SW

ℓ はSW極限における温度揺らぎの角度パワー
スペクトルである。また、ρ(ℓ) = CµT

ℓ /CµT,SW
ℓ は

SW極限における角度パワースペクトルと他の効果
を含めた場合との比を表す (Ganc & Komatsu 2012)。
kµ = 740Mpc−1 はWµ から得られる µ パラメータ
の典型的なスケールである。角度パワースペクトル
を計算する際、aµℓmからのR(k)R(k′)と aµℓmからの
R(k)のバイスペクトルを計算することで、式 (9)か
ら fNLを使って、CTT,SW

ℓ とCµT
ℓ を関係づけること

ができる。

3.4.2 Distortionのシグナル–ノイズ比

期待される distortion観測の S/N比は以下の式で
見積もることができる (Ganc & Komatsu 2012)。
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(
S

N

)2

≈
ℓmax∑
ℓ=2

(2ℓ+ 1)
(
CXT

ℓ

)2
CTT

ℓ Cµµ,N
ℓ

= 144 [fNL(kµ)⟨µ⟩]2
ℓmax∑
ℓ=2

(2ℓ+ 1)
(
CTT,SW

ℓ

)2
ρ2(ℓ)

CTT
ℓ Cµµ,N

ℓ

(15)

ここで、ℓmax = 200とし、２つ目の式変形には式 (14)

を使った。また、CTT
ℓ はCMB温度揺らぎのパワース

ペクトル、Cµµ,N
ℓ はµ distortionのノイズレベルであ

る。将来観測 PIXIEでは、Cµµ,N
ℓ ≈ 4πµ2

mine
ℓ2/842

で与えられる (Pajer & Zaldarriaga 2012)。µminは
観測可能な distortionの最小シグナルを表す。

4 Discussion and Conclusion

最後に、fNL(kµ)の上限を見積もる。式 (16)から、
PIXIE による将来観測では、fNL(kµ) の上限につ
いて次のような見積を得る。

fNL(kµ) ≤ 4500

[
∆2

p

2.2× 10−9

]− 1
2

×
[

µmin

1.4× 10−8

] [
⟨µ⟩

2.3× 10−8

]−1

(16)

ここでは、∆2(k) = ∆2
p のスケール不変パワースペ

クトルと、CTT
l ≈ CTT,SW

l を仮定した。∆2
p、µmin、

⟨µ⟩の値はそれぞれ、Planck衛星による値、将来観
測 PIXIE で予測される値、計算によって得られた
値を使用している。kµ = 740Mpc−1 である。
先行研究と比較すると、Planck衛星による温度揺ら

ぎの三点相関から得られた制限は fNL = 2.5±5.7(k ≤
O(1)Mpc−1)であり、それに比べると大幅に緩い制
限になっている。しかし、CMB distortionを使った
今回の制限は、シルク減衰によって温度揺らぎからだ
けでは制限することが難しいより小スケール (kµ =

740Mpc−1)についての非ガウス性の制限を行うこと
ができている。これは、µパラメータの元になってい
る曲率揺らぎのスケールが温度揺らぎのスケールに
比べて大幅に小さいためである。将来観測 PRISM

では、予測される精度が µmin ∼ 10−9となり、fNL ≤
O(102)まで制限を強くできる。

次に、CMB distortionを利用して同様に非ガウス
性の制限を予測している２つの論文 (Pajer & Zaldar-

riaga 2012, Ganc & Komatsu 2012)と比較する。Pa-
jer & Zaldarriaga 2012は、∆2

p = 2.4×10−9、µmin =

10−8、⟨µ⟩ = 4.2×10−8とすると、fNL(kµ) ≤ 1700と
なり、Ganc & Komatsu 2012は、∆2

p = 2.46×10−9、
µmin = 10−8、⟨µ⟩ = 3× 10−8とすると、fNL(kµ) ≤
2400となる。今回 (Chluba et al. 2017)の制限より
も強い制限を与えているが、それらがウィンドウ関
数を自ら仮定し手で与えているのに対し、Chluba et

al. 2017 は時代ごとのエネルギー流入の distortion

に対する寄与を Jµ を使うことでより事実に即した
形で与えている。この点から、制限自体は緩くなっ
たものの、Chluba et al. 2017の方が正確な評価を
与えていると言える。
加えて、Pajer & Zaldarriaga 2012では流入する
エネルギーを計算する際、3/4という係数 (Chluba

et al. 2012b)を無視していることで、⟨µ⟩を過大に
見積もってしまっている点も、Chluba et al. 2017で
は改善されている。
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Beyond generalized Proca 理論における宇宙論
中村 進太郎 (東京理科大学大学院 理学研究科)

Abstract

ベクトル・テンソル理論に属する多くの模型を内包する generalized Proca理論を拡張した beyond generalized

Proca (BGP) 理論では，一様等方な背景時空上でのベクトル場のスカラーモードの伝搬速度が物質場の伝搬
速度と結合する非自明な性質を示す．この性質は BGP 理論のスカラー極限をとった際に帰着するスカラー・
テンソル理論である GLPV 理論でも同様に見られ，模型によってはスカラー場の伝搬速度が負になる不安
定性が現れる．本研究では，BGP 理論において具体的な模型を考え，GLPV 理論の場合と比較して上記の
ような不安定性が現れるかどうかを議論する．さらに，物質場との実効的な重力結合について調べ，そのよ
うな模型の観測的な兆候について明らかにする.

1 Introduction

近年の観測によって，現在の宇宙が加速膨張して
いることが示されてきた．この後期加速膨張の起源
は暗黒エネルギーと呼ばれており，その正体は未だ
解明されていない．暗黒エネルギーの最も単純な候
補は，一般相対論に対して負の圧力を持つように宇
宙項を取り入れた模型である．しかし，Planck 衛星
と Ia 型超新星の最新の観測データの複合解析結果か
らは，宇宙項と冷えた暗黒物質を基にしたΛ-CDM

模型は必ずしも最適な模型ではなく, 大スケールに
おいて重力理論を変更した可能性 (修正重力理論)が
示唆されている. 修正重力理論の候補としては，ス
カラー場と重力場が結合した理論（スカラー・テン
ソル理論）や，ベクトル場と重力場が結合した理論
（ベクトル・テンソル理論）などがある．
運動方程式を 2次のオーダーに保つ最も一般的な

スカラー・テンソル理論である Horndeski理論を拡
張したGLPV理論では，一様等方な背景時空上での
スカラー場の伝搬速度が物質場の伝搬速度と結合す
る非自明な性質を示す．この性質を持つために，模
型によってはスカラー場の伝搬速度の 2乗が負にな
る不安定性が現れる．
ベクトル・テンソル理論に対しては，ローレンツ

対称性とU(1)ゲージ対称性を要請した上でGalileon

と同様なラグランジアンを構成できないことが知ら
れている．そこでU(1)ゲージ対称性を破るProca場
を採用することで，ベクトル・テンソル理論に属す

る多くの模型を内包する generalized Proca (GP)理
論が構成された [1]．GP理論での運動方程式は 2次
のオーダーに保たれ，さらにスカラー極限において
Horndeski理論の特殊な場合に帰着する．
Horndeski理論からGLPV理論への拡張と同様の

手法を適用して，GP 理論を拡張した beyond gen-

eralized Proca (BGP) 理論 [2]が構成された．BGP

理論のスカラー極限は GLPV 理論に帰着し，さら
にベクトル場のスカラーモードの伝搬速度に対して
GLPV理論における伝播速度と同様の非自明な性質
が見られる．
また，赤方偏移空間での銀河の固有速度に関する

歪みの観測から，宇宙大規模構造が関係するスケー
ルで，重力の強さがニュートン重力定数よりも小さ
い可能性が指摘されているが，スカラー・テンソル
理論において不安定性が現れずにそれを実現するこ
とは一般的に困難を伴う．一方で GP理論では，宇
宙論的スケールでの小さな重力定数を実現できるこ
とが先行研究によって明らかにされた．
本研究では，BGP理論において，伝搬速度に付随

する不安定性およびゴーストの現れない有効な暗黒
エネルギー模型を構築する．さらに，物質場との実
効的な重力結合について調べ，宇宙論的スケールで
の小さな重力定数を不安定性なしに実現できるか明
らかにする．
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2 Models

以下の作用のもとで議論していく：

S =

∫
d4x

√
−g

(
6∑

i=2

Li + LN

)
+ SM . (1)

ここで，gは計量テンソルの行列式，SM は物質場の
作用をあらわす．LiはGP理論のラグランジアンで
あり，ベクトル場 Aµ を用いて以下で定義される：

L2 = G2(X,F, Y ) , L3 = G3(X)∇µA
µ ,

L4 = G4(X)R+G4,X(X)
[
(∇µA

µ)2 −∇ρAσ∇σAρ
]
,

L5 = G5(X)Gµν∇µAν − 1

6
G5,X(X)[(∇µA

µ)3

− 3∇µA
µ∇ρAσ∇σAρ + 2∇ρAσ∇γAρ∇σAγ ]

− g5(X)F̃αµF̃ β
µ∇αAβ ,

L6 = G6(X)Lµναβ∇µAν∇αAβ

+
1

2
G6,X(X)F̃αβF̃µν∇αAµ∇βAν .

但し，X ≡ −AµA
µ/2 , Fµν ≡ ∇µAν−∇νAµ であり，

F ≡ −FµνF
µν

4
, Y = AµAνFµ

αFνα .

Lµναβ ≡ 1

4
EµνρσEαβγδRρσγδ , F̃µν ≡ 1

2
EµναβFαβ .

とした．R,Gµν はそれぞれスカラー曲率および Ein-

steinテンソルである．Eµνρσ は Levi-Civita テンソ
ルであり，規格化条件 EµνρσEµνρσ = −4! に従う．
G2 は X,F, Y に関する任意関数，G3,4,5,6 はそれぞ
れ X に関する任意関数であり，Gi,X ≡ ∂Gi/∂X と
表した．
また，LN はBGP理論におけるGP理論からの拡

張項であり，次のように定義される：

LN = LN
4 + LN

5 + L̃N
5 + LN

6 ,

但し，

LN
4 = f4δ̂

β1β2β3γ4
α1α2α3γ4

Aα1Aβ1
∇α2Aβ2

∇α3Aβ3
,

LN
5 = f5δ̂

β1β2β3β4
α1α2α3α4

Aα1Aβ1
∇α2Aβ2

∇α3Aβ3
∇α4Aβ4

,

L̃N
5 = f̃5δ̂

β1β2β3β4
α1α2α3α4

Aα1Aβ1∇α2Aα3∇β2Aβ3∇α4Aβ4 ,

LN
6 = f̃6δ̂

β1β2β3β4
α1α2α3α4

∇β1Aβ2∇α1Aα2∇β3
Aα3∇β4

Aα4 .

ここで，δ̂β1β2γ3γ4
α1α2γ3γ4

≡ Eα1α2γ3γ4
Eβ1β2γ3γ4 とした．

f4,5(X), f̃5,6(X)はそれぞれ X に関する任意関数で
ある．

作用 (1)に対してスカラー極限 Aµ → ∇µπ (π は
あるスカラー)をとると，これは GLPV理論の特殊
な場合に帰着する．
以降，具体的な模型として以下の 2つを考える．

[GP model]

G2 = b2X
p2 + F, G3 = b3X

p3 , G4 =
M2

pl

2
+ b4X

p4 ,

G5 = b5X
p5 , g5 = G6 = 0, f4 = f5 = f̃5 = f̃6 = 0.

[BGP model]

G2 = b2X
p2 + F, G3 = b3X

p3 , G4 =
M2

pl

2
,

G5 = g5 = G6 = 0, f4 =
1

4
b4(2p4 − 1)Xp4−2,

f5 = − 1

12
b5p5X

p5−2, f̃5 = c5X
q5 , f̃6 = c6X

q6 .

ここで，b2,3,4,5, p2,3,4,5, c5,6, q5,6 は定数であり，
p3,4,5 については p2 とある正の定数 p を用いてそ
れぞれ次の関係式を満たすとする：

p3 =
p+ 2p2 − 1

2
, p4 = p+ p2, p5 =

3p+ 2p2 − 1

2
.

3 Background cosmology

この節では，平坦な FLRW 計量 ds2 = −dt2 +

a2(t)δijdx
idxj のもとで運動方程式および状態方程

式について議論する．物質場は完全流体とし，輻射
（エネルギー密度 ρr，圧力 Pr = ρr/3）および非相対
論的物質（エネルギー密度 ρm，圧力 Pm = 0）を伴
うものとする．ベクトル場は FLRW背景時空の対称
性から Aµ = (ϕ(t), 0, 0, 0)とし，空間成分は後に摂
動として扱う．後の便利のために以下の変数を定義
する：

A2 = G2 , A3 = (2X)3/2E3,X ,

A4 = −G4 + 2XG4,X + 4X2f4 ,

A5 = −
√
2X3/2

(
1

3
G5,X − 4Xf5

)
,

B4 = G4 , B5 = (2X)1/2E5 ,

但し，E3(X)およびE5(X)はXに関する任意関数で
あり，関係式G3 = E3+2XE3,X , G5,X = E5/(2X)+
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E5,Xを満たす．ここで，A4,5およびB4,5の定義より，
関係式A4+B4−2XB4,X = 4X2f4, A5+

1
3XB5,X =

(2X)5/2f5 . を得る．f4 = 0 = f5 の場合，すなわち
GP理論ではこの関係式の右辺は 0に保たれる．こ
れらの変数を用いたとき，背景時空での運動方程式
は以下のように得られる：

A2 − 6H2A4 − 12H3A5 = ρr + ρm , (2)

Ȧ3 + 4(HȦ4 + ḢA4) + 6H(HȦ5 + 2ḢA5)

= ρr + ρm + Pr + Pm , (3)

ϕ
(
A2,X + 3HA3,X + 6H2A4,X + 6H3A5,X

)
= 0．

(4)

A2,3,4,5 および B4,5 を用いて GP model および
BGP modelを表現すると次のようになる：

[GP model]

A2 = b2X
p2 + F, A3 =

2
√
2b3p3

1 + 2p3
Xp3+1/2,

A4 = −
M2

pl

2
+ b4(2p4 − 1)Xp4 ,

A5 = −
√
2b5p5
3

Xp5+1/2, B4 =
M2

pl

2
+ b4X

p4 ,

B5 =
2
√
2b5p5

1 + 2p5
Xp5+1/2, g5 = G6 = f̃5 = f̃6 = 0,

[BGP model]

A2 = b2X
p2 + F, A3 =

2
√
2b3p3

1 + 2p3
Xp3+1/2,

A4 = −
M2

pl

2
+ b4(2p4 − 1)Xp4 ,

A5 = −
√
2b5p5
3

Xp5+1/2, B4 = 0, B5 = 0,

g5 = G6 = 0, f̃5 = c5X
q5 , f̃6 = c6X

q6 ,

この 2つのモデルは A2,3,4,5 がそれぞれ同じ形をし
ているため，背景時空のレベルでは違いが現れない．
このモデルに対して，式 (2)および (3)は整理する

ことによって次の形に書きあらわすことができる：

3M2
plH

2 = ρDE + ρm + ρr , (5)

−2M2
plḢ = ρDE + PDE + ρm +

4

3
ρr , (6)

ここで ρDEおよび PDEはそれぞれベクトル場に関連
付けられたエネルギー密度と圧力である．密度パラ

メータ Ωi ≡ ρi/(3M
2
plH

2) (i = DE, r,m)を用いる
と，暗黒エネルギーの状態方程式 wDE ≡ ρDE/PDE

は以下で与えられる：

wDE = −3(1 + s) + sΩr

3(1 + sΩDE)
. (7)

但し，Ωm = 1−ΩDE−Ωr, s ≡ p2/pとした．これは
密度パラメータの変化 (a) 輻射優勢期: (ΩDE,Ωr) =

(0, 1) → (b) 物質優勢期: (ΩDE,Ωr) = (0, 0) → (c)

加速膨張期: (ΩDE,Ωr) = (1, 0)に応じて，(a) wDE =

−1 − 4s/3 → (b) wDE = −1 − s → (c) wDE = −1

と変化し，安定な加速膨張解へと収束することを示
している．

4 Stability conditions

この節では，ゴーストおよびラプラシアン不安定
性を避けるための条件をBGP modelについてのみ議
論する．計量に関する摂動を次のように与えられる：

ds2 =− (1 + 2α)dt2 + 2(∂iχ+ Vi)dtdx
i

+ a2(t) (δij + hij) dx
idxj (8)

テンソルおよびベクトル摂動に関するゴーストおよ
びラプラシアン不安定性を避ける条件は，次のよう
に得られる [3]：

|β4| ≪ 1, |β5| ≪ 1, |f̃6|H2ϕ2 ≪ 1, f̃5Hϕ3 ≪ 1.

但し，βi = [pibi(ϕ
pH)i−2]/(2pi−p2p2b2) とした．

|β4| ≪ 1, |β5| ≪ 1 のもとで，スカラーゴースト
を避けるための条件は

qS = −22−p2b2p2 (p+ p2ΩDE)M
2(1+p2)
pl (ϕ/Mpl)

2p2

となる．これより，p2 > 0ならば b2 < 0を満たすこ
とで qS > 0となりゴーストを避けることができる．
スカラー摂動に関するラプラシアン不安定性を避
けるための条件は，スカラーモードの伝搬速度の 2

乗 c2S が常に正であることに対応する．注意すべきこ
とは，BGP理論における c2S は物質場の伝搬速度と
結合する非自明な性質を示すことである．c2S は GP

理論におけるスカラーモードの伝搬速度の 2乗 c2Pと
それからのずれ βP として表すことができる：

c2S = c2P − βP (9)
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ここで，βPは βP ∝ ΩDE(Ωr +Ωm)(f4 +3Hϕf5)と
いう形をしており，GP理論の場合（f4 = f5 = 0）
には βP = 0となる．BGP理論の場合でも βPは上記
のように密度パラメータに依存しているために，宇
宙初期および de・Ditter期どちらにおいても小さな
値に維持される傾向にある（図 1）．

10-30

10-25

10-20

10-15

10-10

10-5

100

-1 0 1 2 3 4 5 6
log10(1+z)

cS
2

cP
2

βP

図 1: βP, c
2
S , c

2
P の時間発展．但し，モデルパラメータは

p2 = 1, p = 5, β4 = 0.01, β5 = 0.03とした．

5 Realization of weak gravity

スカラー摂動に関して 2次のオーダーの作用の変
分をとることによって，各摂動量の従う運動方程式が
得られる．その運動方程式を解くことで，スカラー摂
動量によって特徴づけられるゲージ不変な重力ポテ
ンシャルΨ ≡ α+ χ̇, および密度ゆらぎ δ ≡ δρm/ρm

の時間発展を調べることができる．さらに，これら
が波数 kのフーリエ空間で満たすポアソン方程式

k2

a2
Ψ = −4πGeffρmδ . (10)

を解くことによって有効重力結合Geff の時間発展を
議論できる．一般に，有効重力結合Geff は任意関数
G2,3,4,5,6, g5, f4,5, f̃5,6 を含むために万有引力定数 G

からのずれが生じる．
図 2.(上)は GP modelおよび BGP modelについ

てそれぞれ上記の手順で計算を行った Geff/G の発
展を示したものである．これより，BGP modelの場
合には現在付近で Geff/G ≃ 0.8程度を示しており，
大スケールでの小さな重力定数を実現している．図
2.(下)は密度揺らぎの線形成長率の時間発展を観測
データと比較した図である．BGP model の場合は
Λ-CDM模型よりも小さな値を取りながら，観測結
果と矛盾しない結果を示している．

 0.8

 0.9

 1

 1.1

 1.2

 1.3

 1.4

-2 -1 0 1 2

G
ef

f/G

log10(1+z)

BGPâ��

GPâ��

0.30

0.35

0.40

0.45

0.50

0.55

0.60

0.65

0.70

 0  0.2 0.4 0.6 0.8  1  1.2 1.4 1.6 1.8  2

f σ
8

z

BGP
GP
Λ-CDM 

図 2: GP および BGP modelにおける Geff/Gの時間発
展 (上図)と密度揺らぎの成長率の時間発展 (下図)．モデ
ルパラメータはそれぞれ p2 = 1, p = 5, qV = 1, β4 =
5.0× 10−2, β5 = 6.78× 10−2 とした．

6 Conclusion

今回の研究では，まずBGP理論の枠組みで現在付
近で wDE < −1となる有効な加速膨張模型を構築し
た．また，BGP理論におけるベクトル場のスカラー
モードの伝搬速度については，BGP理論特有のラグ
ランジアン LN によるスカラー摂動由来の不安定性
が生じないことを明らかにした．さらに，観測から
示唆されているような大スケールでの小さな重力定
数を実現し，Λ-CDM模型よりも小さな密度揺らぎ
の成長率を示すことが可能であることを示した．
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Palatini f(R) 重力による宇宙論とダークエネルギー

嶋田 圭吾 (早稲田大学理工学術院 先進理工学研究科)

Abstract

本研究では、Palatini形式を用いて、f(R)重力を解析し、形式の違いにより生じる差異及び、ダークエネル

ギー問題の解決を図る。Ia型超新星の赤方偏移データを用い、f(R)重力理論の一つである Hu-Sawicki模型

のパラメータをフィッティングしたのち、重力の補正項によって生じる有効的な状態方程式の発展をみる。

1 Introduction

1915年にEinsteinが一般相対性理論を提唱して以

来，様々な実験の観測により，その正しさは検証され

てきた。しかし一般相対性理論の枠組みで成功を収

めているビッグバン宇宙論に大きな謎が現れた。宇

宙は未明の構成物質，ダークエネルギーとダークマ

ターで大部分を占められるというのである。前者は，

1998年に遠方にある Ia型超新星の観測によりに発

見された宇宙の加速膨張を説明するために導入され

た [?]。この宇宙の加速膨張の問題解決には大きく分

けて二つのアプローチがある。加速膨張を引き起こ

す奇妙な物質 (例えば宇宙項)を考えるアプローチと

宇宙論スケールでは重力相互作用が一般相対性理論

とは異なる修正重力理論を用いるアプローチである。

2 Palatini f(R)重力

2.1 Palatini形式

Einstein方程式は、Einstein-Hilbert作用という以

下のような作用から導かれることが知られている。

κ2 = 8πGとして、

Sg =
1

2κ2

∫
d4x

√
−gR(gµν ,Γ

α
βγ) (1)

この際、変数は計量のみとして変分を取れば、Ein-

stein方程式を得られることが知られている。これを

計量形式と呼ぶ。このとき、接続Γα
βγはLevi-Civita

接続 { α
βγ}hµν

としている。

別の方法として、作用を計量 gµν と接続 Γα
βγ を変

分することができる。これを Palatini 形式と呼ぶ。

この時、Γα
αβ = 0 または ∇Γ

αg
αβ = 0 を課せば、

Einstein-Hilbert 作用から Einstein 方程式を得られ

ることが知られている。

しかしながら、重力を Einstein-Hilbert 作用以外で

表した場合、計量形式と Palatini形式が一致しない

ことがある。そのような一例を次の f(R)重力で見て

みる。

2.2 f(R)重力と形式による差異

まず f(R)重力の作用は

Sg =
1

2κ2

∫
d4x

√
−gf (R(gµν ,Γ

α
βγ)) (2)

である。これはEinstein-Hilbert作用に対して、曲率

の高次の項を補正した形と考えることができる。補

正項は初期宇宙を考えているときは、インフレーショ

ンを起こす要因を作ることができ、また現在の宇宙

を考えているときは、ダークエネルギーやダークマ

ターの役割を担わせることができる。

さてこの f(R)重力を計量形式で変分すると以下のよ

うな修正されたEinstein方程式を得られる。F (R) ≡
∂f(R)
∂R として

F (R)Rµν − 1

2
f(R)gµν −∇µ∇νF (R) + gµν□F (R)

= κ2TM
µν (3)

ここで、物質のエネルギー運動量テンソルは TM
µν ≡

− 2√
−g

δLM

δgµν とした。

さて、これに対して Palatini形式では、接続の対称

性を課すと

F (R)Rµν − 1
2f(R)gµν = κ2TM

µν (4)

∇Γ
α

(
F (R)gβγ

)
= 0 (5)
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両形式の結果を比較すると、計量形式はϕ ≡ F (R)と

いう新たなスカラーの自由度が伝播するが、Palatini

形式はそのようなスカラー自由度がない。

同じ作用に関わらず、計量形式とPalatini形式によっ

て生じる結果がまるで異なるのである。

2.3 基礎方程式

前説で Palatini形式の f(R)重力の運動方程式

F (R)Rµν − 1
2f(R)gµν = κ2TM

µν (6)

∇Γ
α

(
F (R)gβγ

)
= 0 (7)

で表された。さて修正されたEinstein方程式のトレー

スを取ると、

F (R)R− 2f(R) = κ2Tµ
µ (8)

となる。すなわち Palatini形式での f(R)重力理論で

の曲率スカラーとエネルギー運動量テンソルは代数

方程式で繋がっていることがわかる。これはEinstein

方程式と同様である。

次に接続の方程式は、新たに計量 hµν ≡ F (R)gµν を

定義した際、

Γα
βγ

= { α
βγ}hµν

(9)

= { α
βγ}gµν

+
1

2

(
δαβ∂γ lnF (R) + δαγ ∂β lnF (R)

−gβγg
αδ∂δ lnF (R)

)
(10)

となる。

Palatini f(R)重力では関数 f(R)、さらに物質の振る

舞いを決めると曲率と物質が代数方程式で関係して

いるため、曲率が一意的に定まる。

2.4 Palatini f(R)宇宙論

まず平坦 Friedmann Lemaitre Robertson Walker

計量を考える。

ds2 = −dt2 + a2(t)(dr2 + r2dΩ2) (11)

さらにエネルギー運動量テンソルを完全流体に近似

する。

Tµ
ν = diag(−ρi, wiρi, wiρi, wiρi) (12)

すると修正 Friedmann方程式は(
H +

Ḟ

2F

)2

=
κ2

3F

[
ρi +

FR− f

2

]
(13)

ä

a
= − 1

6F
{(1 + 3wi)ρi − (FR− f)} (14)

□̇ = d
dt とし、Hubble宇宙膨張率はH ≡ ȧ

a である。

これらの Friedmann方程式を解析する前にダークエ

ネルギーのエネルギー密度 ρDE 及び圧力 pDE を定

義する。すなわち

ρDE ≡ 3

κ2
H2 − (ρm + ρr) (15)

pDE ≡ − 2

κ2
Ḣ −

(
ρm +

4

3
ρr + ρDE

)
(16)

すなわちEinstein方程式より導いたFriedmann方程

式との差から修正重力の補正項を完全流体として近

似したのである。またこのエネルギー密度と圧力に

より、ダークエネルギーの状態方程式変数を以下の

ように定義する。

wDE ≡ pDE

ρDE
(17)

2.5 Hu-Sawicki模型

この章の最後に計量形式で現在成功を収めている

f(R) 重力の模型の一つ Hu-Sawicki 模型について述

べる [?]。mをダークエネルギーが効いてくるスケー

ルとすると、関数 f(R)は

f(R) = R−m2 c1
(

R
m2

)n
c2
(

R
m2

)n
+ 1

(18)

である。自由変数として、c1, c2, nがある。この模型

の特徴として、Rが十分大きいとき、有効的な宇宙

項として

Λeff ∼ m2c1
2c2

(19)

となるのに対して、Rが小さいときは宇宙項が存在

しない。すなわち我々のスケールでは重力の補正項

が効かないが、宇宙スケールでは生じるような模型

である。
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3 Results

Palatini f(R)重力のHu-Sawicki模型を発光性赤色

銀河の 12点のデータ [?]を用いて、フィッティング

した結果

c1 = −2.2

c2 = −3.3

m = 2.29H0

を得た。これらを用いて、Hubble変数の時間変化を

プロットすると、また以下のように定義された有効

図 1: Hubble変数の時間変化

状態方程式変数の時間発展は

weff = −1 +
2(1 + z)

3H(z)
dH(z)dz (20)

図 2: 有効状態方程式変数の時間発展

最後にダークエネルギーの状態方程式変数の時間

発展は

図 3: ダークエネルギー状態方程式変数の時間発展

4 結論と考察

本研究では，修正重力理論の一つである f(R)重力

のうち二つの模型を Palatini形式で解析した．適切

なパラメータの選択により，観測される宇宙の加速

膨張を説明し，ファントム相の存在も示した。

Palatini形式に基づく重力理論の解析はまだ十分に

行われていない。

今後は

1. 密度揺らぎの発展の解析

2. ほかの重力理論に基づくダークエネルギー問題

解決の可能性

について調べる。
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3階微分方程式に従うスカラー・テンソル理論のOstrogradsky不安定性
彌永 亜矢 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

スカラー・テンソル理論 (S-T理論)を構築する際、理論自体の不安定性を回避することが大きな方針の 1

つとされている。この不安定性は Ostrogradsky 不安定性と呼ばれ、運動方程式の高階微分項に起因する。
Ostrogradsky不安定性を避けるため、多くの S-T理論の運動方程式は時間について 2階微分までと制限さ
れている。しかし、重力理論において Ostrogradsky不安定性の存在が確認されているのは時間について 4

階微分方程式以上の理論であり、3階微分方程式の理論については言及されていない。本講演では、まず質
点系が 3階微分方程式に従う理論の不安定性 [1]についてレビューを行う。その後、スカラー場の理論、S-T

理論における研究成果を報告する。

1 背景
Newtonの運動方程式に代表されるように、多くの
物理法則は時間について 2階もしくは 1階の微分方
程式で記述される。時間について 2階微分より高階
の微分方程式が現れない理由は、Ostrogradsky不安
定性 [2] によって説明できる。一般的に、高階微分方
程式に従う理論はハミルトニアンに下限が存在しな
いことが知られている。このような理論にはエネル
ギー的に安定な状態がなく、非孤立系である場合に
はエネルギーが際限なく落ち続けてしまう。運動方
程式の高階微分項に起因する、こういった不安定性
を Ostrogradsky不安定性という。

Ostrogradsky不安定性は理論自体の不安定性であ
るため、理論構築の際に重要な役割を担う。特に一
般相対論の拡張である修正重力理論を構築する際は、
Ostrogradsky不安定性を回避することが大きな方針
となっている。S-T理論の一種であるHorndeski理論
[3] や beyond Horndeski理論 (GLPV理論 [4] など)
はその典型例である。これらの理論はOstrogradsky
不安定性を回避する目的で、運動方程式が時間につ
いて 2階微分までに抑えられている。しかしながら、
Ostrogradsky不安定性の存在が確認されているのは
4階微分以上の理論であり、3階微分の理論について
は言及されてこなかった。近年になり、質点が 3階
微分方程式に従う理論の不安定性がようやく証明さ
れた [1]。しかし、重力理論を含む場の理論における
不安定性の検証はまだ行われていない。

2 ハミルトニアン解析
Ostrogradsky不安定性を持つ理論は、安定な理論

よりも自由度が大きいことが知られている。従って、
理論の自由度を数えれば不安定な理論かどうかを判
定できる。最も厳密に自由度を数える方法として、ハ
ミルトニアン解析がある。この方法では、

2 × (理論の自由度)

= (独立な正準変数の数) − (ゲージ自由度) (1)

として理論の自由度を求める。本研究での具体的
な手順としては、「Diracの手法」[5]と呼ばれる方法
を用いる。

3 3階微分方程式に従う理論
3.1 質点系
質点系が 3階微分方程式に従う理論についての議

論は、近年の先行研究 [1]によって行われた。2N 個
の質点が全て 3階微分方程式に従うような一般的な
理論は、異なる質点を区別するための添字を I、f I , g

を任意関数として、以下のラグランジアンで記述さ
れる：

L = g(xJ , ẋK) +
2N∑
I=1

ẍIfI(xJ , ẋK). (2)
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さらに運動方程式の 3階微分項の係数行列M
(ẋ)
IJ に

ついて

detM (ẋ)
IJ ≡ det

(
∂fI

∂ẋJ
− ∂fJ

∂ẋI

)
6= 0 (3)

という条件を課す。これは 3階微分方程式の存在条
件である。今後は添字 I についても Einsteinの縮約
を用いるが、添字の上下が揃っていても縮約を取る
こととする。この理論をハミルトニアン形式に移し、
自由度を解析する。まずラグランジアンに含まれる
時間の 2階微分項を除くため、(2),(3)を

L = g(xJ , yK) + ẏIfI(xJ , yK) + λI(ẋI − yI), (4)

detM (y)
IJ ≡ det

(
∂fI

∂yJ
− ∂fJ

∂yI

)
6= 0 (5)

と書き換える。ここで yI ≡ ẋI は補助場、λI はラグ
ランジュ未定乗数である。(4)を xI , yI , λI で変分を
とって得られる運動方程式は、元のラグランジアン
(2)から導かれるものと等価になる。ラグランジアン
(4)の下で状態空間から位相空間に移る。一般化座標
を (xI , yI , λI)とし、これらの共役運動量を

pxI ≡ ∂L

∂ẋI
= λI , (6)

pyI
≡ ∂L

∂ẏI
= fI(xJ , yK), (7)

pλI
≡ ∂L

∂λ̇I

= 0 (8)

とする。(6)～(8)は正準変数どうしの関係式と解釈
できる。そこで (6)～(8)を（第 1次）拘束条件として

ξxI
≡ pxI

− λI = 0, (9)

ξyI ≡ pyI − fI = 0, (10)

ξλI ≡ pλI = 0 (11)

と表すことにする。
次にハミルトニアンを以下のように定義する：

H ≡ pxI ẋI + pyI ẏI + pλI λ̇I − L

= λIyI − g(xJ , yK). (12)

さらに、時間発展の生成子となる「全ハミルトニ
アン」を、µxI

, µyI
, µλI

をラグランジュ未定乗数と
して

HT ≡ H + µxI
ξxI

+ µyI
ξyI

+ µλI
ξλI

(13)

と定義する。全ハミルトニアンを用いると、任意関
数 h(p, x)の時間微分は

ḣ = {h,HT }

=
∑

q=x,y,λ

(
∂h

∂qI

∂HT

∂pqI

− ∂h

∂pqI

∂HT

∂qI

)
(14)

と表せる（{}はポアソン括弧）。これより、（第 1次）
拘束条件の時間変化は

ξ̇qJ
= {ξqJ

,HT }

= {ξqJ
,H} +

∑
q̃=x,y,λ

µq̃I
{ξqJ

, ξq̃I
} (15)

となる。拘束条件どうしのポアソン括弧は

{ξxJ
, ξyI

} =
∂fI

∂xJ
, (16)

{ξyJ , ξyI} = M
(y)
IJ , (17)

{ξλJ
, ξxI

} = δIJ , (18)

それ以外は 0である。拘束条件の時間変化が 0であ
ることを要請し、(16)～(18)を (15)に代入すると以
下の式が得られる：

µxI
= yI , (19)

µyI
=

(
M (y)

)−1

IJ

[
λJ + yK

∂fJ

∂xK
− ∂g

∂yJ

]
, (20)

µλI
= −

(
M (y)

)−1

JK

[
λK + yL

∂fK

∂xL
+

∂g

∂yK

]
∂fJ

∂xI

+
∂g

∂xI
. (21)

これらは全てラグランジュ未定乗数を決める式であ
り、正準変数どうしの関係式 (拘束条件)にはなってい
ない。よって、この理論における拘束条件は (9)～(11)
の 6N本である。そして (16)～(18)より、全ての拘束
条件は第 2類、すなわちゲージ自由度は存在しない。
従って、この理論の自由度は (12N −6N)/2 = 3N と
なる。2N 個の質点からなる安定な理論、つまり時間
について 2階の微分方程式に従う理論の自由度は 2N

なので、(2), (3)で記述される理論は Ostrogradsky
不安定性を持つ。

3.2 平坦時空におけるスカラー場
本研究では先行研究 [1] での議論を場の理論に応

用した。その第 1段階として、重力の寄与がない平
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坦時空でのスカラー場の理論を考えた。2N 個のス
カラー場が全て 3階微分方程式に従うような一般的
な理論は、異なるスカラー場を区別するための添字
を I、G2, G3I ,A(IJ)K を任意関数、補助場を AI

0 :=
φ̇I、ラグランジュ未定乗数を λ0

I、運動項を XIJ :=
−1

2gµν∂µφI∂νφJ = 1
2 (AI

0A
J
0 − ∂iφ

I∂iφ
J )として (2)

を応用すると、以下のラグランジアン密度で記述で
きる：

L = G2(φJ , XKL) − G3I(φJ , XKL)�φI

−A(IJ)K(φL, XMN )∂µφI∂νφJ∂ν∂µφK

= G2(φJ , XKL) − G3I(φJ , XKL)[−ȦI
0 + ∂i∂iφ

I ]

−A(IJ)K(φL, XMN )[AI
0A

J
0 ȦK

0

− 2AI
0∂iφ

J∂iA
K
0 + 2∂iφ

I∂jφ
J∂i∂jφ

K ]

+ λ0
I(φ̇

I − AI
0). (22)

後に重力の寄与を考えることを見据えて、今回は時
間微分と空間微分をまとめて ∂µと表記している。ま
た、任意の関数 F について

F,<IJ> :=
∂F

∂XIJ
=

∂F

∂XJI
(23)

と表記すると、運動方程式の時間についての 3階微
分項が存在する条件は

MIJ :=

AK
0

[
G3J,<IK> − G3I,<JK> + 2(A(JK)I −A(IK)J )

]
6= 0, (24)

M̃KN := (A(IJ)N,<MK> −A(IJ)K,<MN>)AM
0 AI

0A
J
0

6= 0 (25)

となる。
この理論に対してハミルトニアン解析を行う。一
般化座標を (φI , AI

0, λ
0
I)とし、それらに共役な運動量

を以下のように定義する：

πI :=
∂L
∂φ̇I

= λ0
I , (26)

B0
I :=

∂L
∂ȦI

0

= G3I −A(JK)IA
J
0 AK

0 , (27)

ΛI
0 :=

∂L
∂λ̇0

I

= 0. (28)

この全ては拘束条件として

ΠI := πI − λ0
I ≈ 0, (29)

C0
I := B0

I − G3I + A(JK)IA
J
0 AK

0 ≈ 0, (30)

ΛI
0 ≈ 0 (31)

と書き換えられる。次にハミルトニアンH と全ハミ
ルトニアン HT を以下のように定義する (αI , βI

0 , θ0
I

はラグランジュ未定乗数)：

H ≡
∫

d3xH, (32)

H ≡ πI φ̇
I + B0

I ȦI
0 − L

= −G2 + ∂i∂
iφIG3I

+ 2A(IJ)K [−AI
0∂iφ

J∂iA
K
0 + ∂iφ

I∂jφ
J∂i∂

jφK ]

+ λ0
IA

I
0. (33)

HT ≡
∫

d3xHT , (34)

HT ≡ H + αIΠI + βI
0C0

I + θ0
IΛ

I
0. (35)

場の理論におけるポアソン括弧を

{AI(x), BJ (y)}

≡
∑

qK ,pK

∫
d3z

(
δAI(x)
δqK(z)

δBJ(y)
δpK(z)

− δAI(x)
δpK(z)

δBJ(y)
δqK(z)

)
(36)

とすると、例えば拘束条件 ΠI の時間変化は

Π̇I = {ΠI ,HT }

= {ΠI ,H} + αJ{ΠI ,ΠJ}

+ βJ
0 {ΠI , C

0
J} + θ0

J{ΠI ,ΛJ
0 } (37)

となる。ここで拘束条件どうしのポアソン括弧は

{ΠI ,ΛJ
0 } = δJ

I , (38)

{C0
I ,ΠN} = −∂G3I

∂φN
+

∂A(JK)I

∂φN
AJ

0 AK
0 , (39)

{C0
I , C0

J} = −MIJ + M̃IJ 6= 0 (40)
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となることを用いると、

Π̇I = {ΠI , H} + θ0
I , (41)

Ċ0
I = {C0

I ,H} + αJ{C0
I ,ΠJ} + βJ

0 {C0
I , C0

J}, (42)

Λ̇I
0 = {ΛI

0, H} − αI + βJ
0 {ΛI

0, C
0
J}. (43)

これらは全てラグランジュ未定乗数を決める式となっ
ている。(38)～(40)より拘束条件は全て第 2類であ
るから、今回もゲージ自由度は存在しない。以上よ
り、この理論の自由度は (12N − 6N)/2 = 3N とな
る。2N 個のスカラー場が時間について 2階の微分
方程式に従う理論の自由度は 2N なので、この理論
は Ostrogradsky不安定性を持つことが分かった。

3.3 ダイナミカルな時空中のスカラー場
(S-T理論)

最後に、(22), (24), (25)で表されるスカラー場の
理論の時空をダイナミカルな時空に変更することで、
S-T理論を構築する。ここでは新たな量として

AI
∗ ≡ 1

N
(AI

0 − N iDiφ
I), (44)

Ξ I ≡ DiφIDiN + N iDiA
I
∗, (45)

V I
∗ ≡ 1

N
(ȦI

∗ − Ξ I). (46)

を用いる。また運動項を XIJ := − 1
2gµν∇µφI∇νφJ

とする。この時、考えるラグランンジアン密度は

L =
√
−g

[
(4)R

2
+ G2(φJ , XKL)

−G3I(φJ , XKL)gµν∇µ∇νφI

−A(IJ)K(φL, XMN )∇µφI∇νφJ∇ν∇µφK
]
,

(47)

と表される。運動方程式に時間についての 3階微分項
が存在する条件は (24), (25)である。平坦時空でのス
カラー場と同様にハミルトニアン解析を行う。する
とこの理論の自由度は [2(10+3N)−2×8−3N ]/2 =
3N/2+2となる。2N 個のスカラー場が時間について
2階の微分方程式に従う S-T理論の自由度は 2N + 2
なので、この理論はOstrogradsky不安定性を持つこ
とが分かった。

4 結論
先行研究 [1]では、時間について3階の微分方程式に

従う質点系の一般的な理論が構築され、Ostrogradsky
不安定性を持つことが示された。本研究ではこれを
場の理論に応用し、平坦時空でのスカラー場・曲がっ
た時空でのスカラー場が時間について 3階微分方程
式に従う一般的な理論を構築した。そしてこれらに
ついてハミルトニアン解析を行ない、どちらの理論も
Ostrogradsky不安定性を持つことを明らかにした。
これは、時間についての 3階微分項

...
φKが運動方程式

に現れるための条件によって、位相空間内の拘束条
件が減り、独立な正準変数の数が増えたことによる。
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修正重力理論による時空特異点回避の可能性

小林 曜 (早稲田大学大学院 先進理工学研究科)

Abstract

本研究は，一般相対性理論の修正によって時空特異点が回避される可能性を探るものである．一般相対論に

おいては普遍的に特異点が現れることが示されているが，特異点では理論が予測可能性を失うため，特異点

の生じない重力理論が必要である．本研究では，Gauss-Bonnet項を制限した重力理論によって，特異点の

ない宇宙モデルと球対称静的な時空のモデルを議論する．

1 Introduction

現在，一般相対性理論は，多くの観測や実験的検証

によって，少なくとも太陽系スケールにおいて正しい

と考えられている．しかし，Penroseと Hawkingの

特異点定理によって，物質場が適切なエネルギー条件

に従い，時空が一定の条件を満たせば，時間的あるい

は光的な測地線が不完備になる特異点が，時空の対称

性によらず普遍的に現れることが示された (Hawking

　& Ellis 1973)．宇宙初期や，ブラックホール内部

に現れる特異点では，曲率が発散し，時空の構造が

破綻するため，その上で物理量が定義できず，一般

相対論は予測能力を失う．現実の宇宙にはこのよう

な特異点は存在しないと考えられるため，このよう

に強重力，高エネルギーの領域においては，重力の

量子効果が無視できず，一般相対論を修正する理論

が必要である．これまでに重力の量子化や他の相互

作用との統一理論など，さまざまなアプローチが試

みられてきた．

重力の量子論が完成していない現状において，現

象論的に量子論の効果を取り込むアプローチとし

て，曲率制限仮説 (Limiting Curvature Hypothe-

sis, LCH)を考える (Markov 1982), (Markov 1987),

(Mukhanov & Brandenberger 1992), (Branden-

berger et al. 1993)．量子効果を考えたとき，Planck

長 lPl ∼
√
Gℏc−3 ∼ 10−35mより小さなスケールで観

測を行うことはできない (Amati et al. 1989)．一方，

上述のように，一般相対論によると特異点が現れる

領域では多くの場合曲率が極めて多くなる．曲率テン

ソルから作られる座標不変量，たとえばR，RµνR
µν

はそれぞれ長さの逆 2 乗，逆 4 乗の次元を持つが，

|R| ≳ l−2
Pl ，|RµνR

µν | ≳ l−4
Pl のように曲率が極めて大

きいとき，時空の曲率半径は Planck長程度になり，

一般相対論への量子補正が無視できなくなると考え

られる．曲率制限仮説は，量子効果によって前述のよ

うな曲率に関する量が制限され，特異点の形成が避け

られると予測する．この考え方に基づき，Branden-

berger, Mukhanovらは一様等方宇宙で宇宙初期特異

点を回避する宇宙モデルを構築した (Mukhanov &

Brandenberger 1992), (Brandenberger et al. 1993)．

最近では，曲率制限仮説により，複数の地平線が入れ

子状になった，特異点のないブラックホール時空のモ

デルも提案されている (Chamseddine & Mukhanov

2017)．

2 Methods/Instruments

and Observations

Brandenberger, Mukhanov らは，Lagrange の乗

数に相当する補助場を導入する方法に基づいて

(Altshuler 1990)，曲率不変量 I1, . . . , In を制限して

LCH を実現する重力場の作用として次の式を考え

た (Mukhanov & Brandenberger 1992), (Branden-

berger et al. 1993)．

Sg =
1

16πG

∫
d4x

√
−g(R+ ϕ1I1 + · · ·

ϕnIn + V (ϕ1, . . . , ϕn)) (1)

この作用を変分すると，拘束条件

Ii =
∂V

∂ϕi
, i = 1, . . . , n (2)
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が得られる．よって，∂V/∂ϕi が有界になるように

V を選ぶと I1, . . . , In を制限できることが分かる．

Brandenberger, Mukhanovらは，制限される曲率不

変量として

I = R−
√
3(4RµνRµν −R2) (3)

を採用し，宇宙初期特異点を回避することができた．

しかし，(3)の I はRiemannテンソルのうち，Ricci

テンソルの成分のみから成っている．ブラックホー

ル時空を含めて，一般にWeylテンソルは 0でない

ので，Weylテンソルを含まない (3)の Iが有限でも，

曲率の有限性は保証されない．大きな曲率を制限す

る量子効果を適切に取り込んだ修正重力理論は，宇宙

初期だけでなくブラックホール内部などあらゆる状

況で特異点を回避すべきである．そこで，Riemann

テンソルの全ての成分から作られる曲率不変量を考

える．このような量として自然なのはRiemannテン

ソルの 2乗

RαβµνR
αβµν (4)

であろう．しかし，の変分からは一般に 2階より高次

の微分が生じ，ゴースト不安定性などの問題が生じ

る．そこで，解析を簡単にするため，本研究では，制

限する曲率不変量として Gauss-Bonnet曲率 2乗項

R2
GB = RαβγδR

αβγδ − 4RµνR
µν +R2 (5)

を考え，重力場の作用を

Sg =

∫ √
−gd4x

(
R+ αϕR2

GB − V (ϕ)
)

(6)

として特異点回避の可能性を解析した．Gauss-

Bonnet項は位相不変量であって，

δ

∫
d4x

√
−gR2

GB = 0

という性質を持つため，(6)でGauss-Bonnet項を含

む項からは高階微分が生じない．(6)を変分して物質

場も考えて得られる基礎方程式は，

Gµν + α(ϕHµν + 4(∇α∇βϕ)Pαµβν + V (ϕ)gµν

= 8πGTµν (7)

である．但し，

Gµν ≡ Rµν − 1

2
Rgµν

Hµν ≡ −1

2
R2

GBgµν + 2(RαβγµR
αβγ

ν

− 2RαµR
α
ν − 2RαβRαµβν +RRµν)

Pαµβν ≡ Rαµβν + 2Rα[µgβ]ν

+ 2Rν[βgν]α +Rgα[βgν]µ

と定義した (Z. Guo et al. 2008)．まず，宇宙初期特異

点が回避されるか調べるため，Friedmann-Lemâıtre-

Robertson-Walker計量

ds2 = −dt2+a2(t)

[
dr2

1− kr2
dr2 + r2(dθ2 + sin2 dϕ2)

]
を仮定して宇宙の進化を調べた．このとき，基礎方

程式は[(
ȧ

a

)2

+
k

a2

](
1 +

4αȧϕ̇

a

)
− 1

3
V (ϕ) =

8πG

3
ρ

(8)

4α

[(
ȧ

a

)2

+
k

a2

]
ϕ̈+ 8α

ȧä

a2
ϕ̇+ 2

ä

a
+

(
ȧ

a

)2

+
k

a2
− V (ϕ) = −8πGρ (9)

12αä(ȧ2 + k)

a3
=

∂V (ϕ)

∂ϕ
(10)

となる．宇宙初期特異点を回避する例として，宇宙

のスケール因子 aが収縮期を経て最小値に達し，再

び膨張するバウンス宇宙や，スケール因子が振動し

て有限の値を保つ宇宙が考えられる．

3 Results

基礎方程式 (8), (9), (10)により，宇宙初期特異点

の回避を議論する．簡単のため，曲率が小さい領域

で理論が一般相対論に帰着することを課さず，ポテ

ンシャル V (ϕ)を

V (ϕ) = V0ϕ (V0:長さの逆 2乗の次元の定数)

とする．また，結合定数 αは正とする．次に，空間

曲率 kの符号によって場合分けし，解の振舞いを調

べた．
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3.1 k = 0

このとき，式 (10)より，

12αäȧ2

a3
= V0

となる．バウンスが起こるためには ȧ = 0かつ ä >

0でなくてはならないが，これを左辺に代入すると

V0 = 0となり，成り立たない．よって，k = 0の場

合にはバウンスは起こらない．

3.2 k = −1

このとき，式 (10)は

12αä(ȧ2 − 1)

a3
= V0

となる．この場合，V0 > 0 では ȧ = 0 かつ ä > 0

と矛盾するためバウンスは起こらない．V0 < 0かつ

0 < ȧ(0) < 1の場合，バウンスが存在するが，ȧが 1

に近づくにつれて有限時間で äが発散し，曲率特異

点が生じる．

3.3 k = +1

このとき，式 (10)は

12αä(ȧ2 + 1)

a3
= V0

となり，初期条件で Hubble パラメータの絶対値

|ȧ/a|t=0 を臨界値以下に取った場合にバウンス解が

存在し，宇宙初期特異点が回避された．|ȧ/a|t=0 が

臨界値を越える宇宙では，バウンスする前に特異点

が形成された (図 1)．

4 Discussion

以上の考察では一様等方宇宙を考えたが，ブラッ

クホール時空の特異点の回避を議論するため，球対

称静的時空を考える．一般に計量は

ds2 = −f(r)dt2 + g(r)dr2 + r2(dθ2 + sin2 θdϕ2)

と書くことができる．しかし，この形の計量でブラッ

クホール解を記述すると，地平線上で g(r)が発散する

0 5 10 15 20 25
t

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

a(t)

bounce

singular

図 1: a(0) = 1としたときの a(t)の変化．バウンス

が起こる場合と特異点が形成される場合を示した．

座標特異点が表れるという問題がある．これを避ける

ため，dv = dt+
√
g/fdrと座標変換し，Eddington-

Finkelstein型の座標

ds2 = −T (r)dv2 + 2B(r)dvdr + r2(dθ2 + sin2 θdϕ2

を用いる．この座標系で基礎方程式を書き下すと，

2
[
−6αTB′ϕ′ +B2B′(r + 2αϕ′)− 2αB3ϕ′′ + 2αBTϕ′′]

r2B5
= 0

(11)

B4(−1 + r2V )− 6αTT ′ϕ′ +B2 [T + T ′(r + 2αϕ′)]

r2B5
= 0

(12)(
2rB5 −B2B′(2T + rT ′) + 12αTB′T ′ϕ′ +B3(2T ′ + rT ′′)

−4αB(T ′2ϕ′ + Tϕ′T ′′ + TT ′ϕ′′)
)
(2r3B5)−1 = 0

(13)

−2
∂V

∂ϕ
+

4α
[
B2B′T ′ − 3TB′T ′ −B3T ′′ +B(T ′2 + TT ′′)

]
r2B5

= 0

(14)

となる．3節と同様にまず V = V0ϕとして，r = 0

で境界条件を設定して rが大きくなる方向にこの方

程式系を解くと，AdS時空が解になることを確認し

た．しかし，一様でなく，かつ中心で特異にならな

いような解を見つけることはできていない．
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5 Conclusion

本研究では，Gauss-Bonnet項を有限にする作用を

仮定し，一様等方時空及び球対称静的時空における

特異点回避の可能性について解析した．その結果，一

様等方時空については適当なポテンシャルでバウン

ス解を得て，特異点回避を実現することができた．今

後は地平線を持ち，内部に特異点を含まない解を構

成することが課題である．
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Degravitation of Cosmological Constant in Massive Gravity and

Bigravity

富川 慶太郎 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

一般相対論を用いて宇宙の加速膨張を説明するために通常は宇宙定数が導入されるが、これは場の理論での予
言と 60桁以上もの差が生じる。これを宇宙定数問題という。本講演では、重力子が質量を持つmassive gravity

と呼ばれる重力理論を用いて宇宙定数問題の解決を試みた論文をレビューする [1]。ここでは decoupling limit

をとった dRGT massive gravity[2]を用いる。 degravitationという機構が働くことで任意の大きさの宇宙
定数が存在してもその影響を消し去ることができることを示す。

1 Introduction

Ia型超新星の観測により現在の宇宙が加速膨張し
ていることが判明している。一般相対論で加速膨張
を説明するならば、真空のエネルギーと解釈される
正の宇宙定数を導入する必要がある。一方、場の量子
論で真空のエネルギーを求めると観測から制限され
る宇宙定数の値と 60桁以上もの差が生じてしまう。
これは宇宙定数問題と呼ばれ、現代物理学の大きな
謎の一つとなっている。本講演では、重力子が質量
を持つmassive gravityと呼ばれる重力理論を用いて
宇宙定数問題の解決を図る。massive gravityには重
力と宇宙定数の相互作用を小さくする degravitation
という機構が存在する。degravitationが働くことで
観測される宇宙定数の値が制限を満たし、宇宙定数
問題が解決できるかどうかを確かめる。

2 Massive Gravity

一般相対論 (GR)は massless spin-2 particleの場
の理論である。しかし、今日までに gravitonの質量
がゼロであるという明確な根拠は見つかっていない。
Massive Gravityには、ゴーストと呼ばれる負の運動
エネルギーを持つ自由度が現れ系が不安定になる等
の問題があった。近年、この問題が解決された dRGT
Massive Gravityという理論が提唱され、宇宙論への
応用も盛んになっている。dRGT Massive Gravityの

作用は一般に

L = M2
Pl

√
−gR

− M2
Plm

2

4
√
−g (U2 (g, H) + U3 (g,H)

+U4 (g, H) + U5 (g,H) + · · · ) (1)

で与えられる。ここで Ui は Hµν の i次オーダーの
potential terms を表し

U2 (g, H) = H2
µν − H2 (2)

U3 (g, H) = c1H
3
µν + c2HH2

µν + c3H
3 (3)

U4 (g, H) = d1H
4
µν + d2HH3

µν + c3H
2
µνH2

αβ

+ d4H
2H2

µν + d5H
4 (4)

U5 (g, H) = f1H
5
µν + f2HH4

µν + f3H
2H3

µν

+ f4H
2
αβH3

µν + f5H
(
H2

µν

)2
+ f6H

3H2
µν + f7H

5 (5)

である。縮約は gµν を用いて行う。係数 ci, di.fiは任
意の定数である。Hµν は

Hµν = gµν − ηab∂µϕa∂νϕb (6)

である。ここで a, b = 0, 1, 2, 3 ηab = diag(−1, 1, 1, 1)
である。また、ϕaは座標変換に対してスカラーであ
る。ここで、

gµν = ηµν +
hµν

MPl
(7)

とし、スカラー場 ϕaを座標 xαと場 παで展開して、

ϕa = (xα − πα) δa
α (8)
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とする。さらに、πa = ∂aπ/Λ3
3 として、

Hµν =
hµν

MPl
+

2∂µ∂νπ

Λ3
3

− ∂µ∂α∂ν∂απ

Λ6
3

(9)

となる。ここでエネルギースケールΛ3 ≡ (MPlm
2)1/3

に注目して decoupling limit

m → 0, MPl → ∞, Λ3 =
(
MPlm

2
)1/3

fixed.

(10)

をとる。decoupling limitの下で Lagrangianは (1)

L = −1
2
hµνEαβ

µν hαβ + hµν
3∑

n=1

an

Λ3(n−1)
3

X(n)
µν [Π]

(11)

となる。ここで、3 つの対称テンソル X
(n)
µν [Π] は

helicity-0 field の二階微分の項 Πµν ≡ ∂µ∂νπ から
なり、完全反対称テンソル εαβγδ を用いて、

X(1)
µν [Π] = ε αρσ

µ ε β
ν ρσΠαβ

X(2)
µν [Π] = ε αργ

µ ε βσ
ν γΠαβΠρσ (12)

X(3)
µν [Π] = ε αργ

µ ε βσδ
ν ΠαβΠρσΠγδ

と表される。

3 Degravitation in Massive

Gravity

decoupling limit をとった Lagrangian(11) に
Sourceを足すと、

−Eαβ
µν hαβ +

3∑
n=1

an

Λ3(n−1)
3

X(n)
µν [Π] = − 1

MPl
Tµν

(13)

である。これを hµν , πで変分して、運動方程式はそ
れぞれ

−Eαβ
µν hαβ +

3∑
n=1

an

Λ3(n−1)
3

X(n)
µν [Π] = − 1

MPl
Tµν

(14)

(
a1 +

a2

Λ3
3

�π +
3a3

2Λ6
3

(
[Π]2 −

[
Π2
]))

×
(
�h − ∂α∂βhαβ

)
+

1
Λ3

3

(
a2Πµν − 3

a3

Λ3
3

(
Π2

µν − �πΠµν

))
× (2∂µ∂αhαν − �hµν − ∂µ∂νh)

− 3a3

Λ6
3

(ΠµαΠνβ − ΠµνΠαβ) ∂α∂βhµν = 0 (15)

となる。Sourceは宇宙定数として、一様等方な解を
求めるので

Tµν = −ληµν (16)

hµν = −1
2
H2xαxαMPlηµν (17)

π =
1
2
qxαxαΛ3

3 (18)

と置くと、hµν , πの運動方程式はそれぞれ、(
−1

2
MPlH

2 +
3∑

n=1

anqnΛ3
3

)
ηµν = − λ

6MPl
ηµν

(19)

H2
(
a1 + 2a2q + 3a3q

2
)

= 0 (20)

となる。(20)式より、H = 0 Degravitation branch

H 6= 0 deSitter branch
(21)

の 2つの branchがある。H = 0なら (17),(7)より、
gµν = ηµν となり宇宙定数が存在しても flatな時空
が実現している。また、H = 0のとき (19)式は

a1q + a2q
2 + a3q

3 = − λ

6Λ3
3MPl

(22)

となる。これは a3 6= 0であれば qの 3次方程式であ
るから任意の λに対して少なくとも一つの実数解が
存在する。すなわち、たとえ莫大な真空エネルギー
が存在したとしても、その影響を完全に消し去り時
空を flatにすることができる。
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4 Conclusion

Massive Gravityを用いて、真空エネルギーの影響
を完全に消し去り時空を flatにすることができた。し
かし、ここで得られた一様等方解はH = 0となり定
常宇宙になってしまう。加速膨張を説明するならば
宇宙定数の影響を打ち消しつつある程度残さなけれ
ばならない。
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極限ブラックホール近傍での光子放出

南川 朋輝 (近畿大学大学院　一般相対論・宇宙論研究室)

Abstract

ブラックホール近傍から放射される様々な光（電磁波）の観測により、ブラックホールについて多くの情報

が得られると期待されている。そのためにはブラックホール近傍から観測者の位置する遠方への光の測地線

を解く必要があるが、一般に楕円積分となるため数値計算による以外、解析が極めて困難であることが知ら

れている。しかし近年、回転角速度が大きい極限ブラックホールの場合には、共形対称性と呼ばれる特別な

対称性を利用することで、測地線方程式を初等関数を用いて解析的に解く方法が Stromingerらにより提案

された（2017）。この共形対称性を用いた新しい方法は、最近では極限に近い角速度で回転するブラックホー

ルからの重力波波形の計算にも利用されている。本発表では、この Stromingerらによる極限ブラックホー

ル時空での光的測地線方程式の新しい解法を紹介する。

1 Introduction

現在、観測技術の進歩によって大小様々なブラック

ホールが発見されており、これらの観測結果はブラッ

クホール天文学をさらに発展させると期待されてい

る。観測されているブラックホールの中で、特に活

動銀河核にある超大質量のブラックホールは、非常

に高速で回転していることが分かっている。そのよ

うなブラックホール近傍から放射される電磁波やそ

れ自身からの重力波を観測することで天文学に関し

て新たな知見を得ることが出来るはずである。その

ためにはブラックホール近傍から観測者の位置する

遠方への光の測地線を解く必要があるが、一般的に

測地線方程式は楕円積分となり、解析的に解くこと

が非常に困難である。しかし、回転ブラックホール

の角速度には上限があり、最大の角速度で回転して

いる極限ブラックホールの場合には、共形対称性を

利用することでホライズン近傍での計量が簡単にな

り、そこでのダイナミクスが 2次元の共形場理論に現

れる。このことはKerr/CFT対応として知られてい

る。このような特別な対称性を用いることで、測地線

方程式を初等関数のみを用いて解析的に解く方法が

Stromingerらによって提案された (2017)。この方法

は、極限ブラックホール近傍での重力波波形の計算、

ブラックホール近傍から遠方へと伝わっていく鉄輝

線等の電磁放射に関する観測的な問題や極限カー・ブ

ラックホール時空での超対称性をもつ弦理論的なブ

ラックホールの研究等に応用されている。Strominger

らは、極限ブラックホール時空でホライズン近傍領

域と遠方領域という極端な 2つの領域でそれぞれ測

地線方程式を近似し、中間領域で整合させるという

方法を用いている。本発表では、この Stromingerら

による極限ブラックホール時空での光的測地線方程

式の新しい解法を紹介する。

2 extreme Kerr black hole

宇宙に存在するほとんどの星は自転していると考

えられる。自転する天体外部の重力場を理解するた

めに、真空のアインシュタイン方程式を定常かつ軸

対称という仮定のもとで解いて得られた解の内、最

も重要なものがカー解であり、その計量で記述され

るカー・ブラックホールは質量と角運動量の２つの

パラメータによって特徴づけられる。計量は、

ds2 = gµνdx
µdxν

= −∆

ρ̂2

(
dt̂− a sin2 θdϕ̂

)2

+
sin2 θ

ρ̂
{
(
r̂2 + a2

)
dϕ̂− adt̂}2

+
ρ̂

∆
dr̂2 + ρ̂2dθ2 (1)

∆ ≡ r̂2 − 2Mr̂ + a2, ρ̂2 ≡ r̂2 + a2 cos2 θ (2)
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M は天体の質量、a = J
M はカー・パラメータであ

る。カー・ブラックホールには地平面が２つ存在し、

r± = M ±
√
M2 − a2 (3)

と表される。r+を外部地平面（事象の地平面）、r−を

内部地平面と呼ぶ。M2 = a2 となる場合を extreme

Kerr black holeと呼ぶ。この時、2つ存在した地平

面は１つ（r± = M）になり、対称性が高くなってい

る。ホライズン近傍での計量は、Bardeen-Horowitz

座標

t =
t̂

M
, ϕ = ϕ̂− t̂

M
, r =

r̂ −M

M
(4)

を用いて、次のように書ける。

ds2 = 2M2Γ (θ)

(
−r2dt2 +

dr2

r2
+ dθ2 + Λ(θ)

2
(dϕ+ rdt)

2

)
+…

(5)

ここで、Γ (θ) = 1+cos2 θ
2 , Λ (θ) = 2 sin θ

1+cos2 θ である。

このように、extreme black holeを考えた場合は、ホ

ライズン近傍での時空の対称性が高くなる。実際、

GRS 1915+105(a ∼ 0.98)、LMC X-1 (a ∼ 0.92)

等、極限 (a = 1)に近い角運動量をもって回転して

いるブラックホール候補天体が見つかっている。(J.

E. McClintock et al. 2015)

3 カー時空での測地線方程式

相対論でのハミルトン・ヤコビ方程式は、

gµν
∂S

∂xµ

∂S

∂xν
− µc2 = 0 (6)

ただし、µは粒子の質量である。この方程式は測地

線方程式の別の表現であり、重力場中を運動する粒

子について成り立つ。定常で軸対称なカー時空の場

合、計量が時刻 tと対称軸周りの角 ϕに依らないの

で、エネルギーと角運動量を表す定数をそれぞれ E

と Lとし、作用 S の形を

S = −Et+ Lϕ+ S (r) + S (θ) (7)

と仮定すると、ハミルトン・ヤコビ方程式は、

(
dSθ

dθ

)2
+

(
aE sin θ − L

sin θ

)2

+ a2µ2 cos2 θ = K (8)(
dSr

dr

)2 − 1

∆

[(
r2 + a2

)
E − aL

]2
+ µ2r2

= −K (9)

と θ部分と r部分の常微分方程式に分離できる。こ

こで新しい定数 (Carter定数)を使って、

K ≡ Q+ (L− aE)
2

(10)

としてある。

　カー時空での測地線方程式は、次のようになる。∫ rf

rn

dr̂√
R

=

∫ θf

θn

dθ√
Θ

(11)

ϕf − ϕn = −1

2

∫ rf

rn

Φ

r
√
R
dr

+
1

2

∫ θf

θn

(
3 + cos2 θ − 4λ

)
cot2 θ

√
Θ

dθ (12)

tf − tn =
1

2

∫ rf

rn

T

r2
√
R
dr

+
1

2

∫ θf

θn

cos2 θ√
Θ

dθ (13)

ここで、

R = r4 + 4r3 +
(
q2 + 8λ− 4λ2

)
r2

+ 8λr + 4λ2 (14)

Θ = 3− q2 + cos2 θ − 4 (1− λ)
2
cot2 θ (15)

Φ = r3 + 4r2 + (3 + 4λ) r + 4λ (16)

T = r4 + 4r3 + 7r2 + 4 (1 + λ) r + 4λ (17)

で、λはホライズンから少し外部の領域を表すパラ

メータで、q2は無次元の定数である。これらの積分

は楕円型で、解析的に解くことが難しく、一般的に

は数値的に解かれる。そのような複雑な積分に対し

て Stromingerらが行ったのは、matched asymptotic

expansions(MAE)という解析方法である。これはホ

ライズン近傍から遠方へ広がっていく測地線に対し
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て、近傍での測地線方程式と遠方での測地線方程式を

解いて、その解を２つの領域が重なる領域 (overlap領

域)で整合させるという方法である。近傍領域 (Near

Region) では r ≪ 1、遠方領域 (Far Region) では

r ≫
√
λ、overlap領域では

√
λ ≪ r ≪ 1である。こ

こで、

λ = 1− L

2ME
≪ 1 (18)

と定義されるパラメータである。

4 測地線方程式の新しい解法

式 (11)の動径積分を、MAEを使って解く。式 (14)

は、

R ≈ r4 + 4r3 + q2r2 + 8λr + 4λ2 (19)

と近似し、ホライズン近傍領域 (r ≪ 1)で rが 4次

と 3次の項を無視すると、

Rn (r) = q2r2 + 8λr + 4λ2 (20)

また、遠方領域では λ ≪ r2であり、rの次数が高い

項ほど支配的になるので、

Rf (r) = r2
(
r2 + 4r + q2

)
(21)

とさらに近似する。これで、難解な楕円積分を解析

的に解ける形に変形できた。ホライズン近傍領域で

の積分結果と遠方での積分結果を書き下すと、

In (r) =

∫ r dr′√
Rn (r′)

=
1

q
ln
(
q
√

Rn (r) + q2r + 4λ
)
+ Cn

=
1

q

(
ln r + ln 2q2 + qCn +

4λ

q2r
+…

)
(22)

If (r) =

∫ r dr′√
Rf (r′)

= −1

q
ln

1

r2

(
q
√
Rf (r) + q2r + 2r2

)
+ Cf

=
1

q

(
ln r − ln 2q2 + qCf − 2r

q2
+…

)
(23)

近傍と遠方が重なる領域で、In = If を要求すれば、

Cf = Cn +
2

q
ln 2q2 (24)

積分結果は、

I = If (rf )− In (rn)

= −1

q
ln

(
qDn + q2rn + 4λ

) (
qDf + 2rf + q2

)
4q4rf

(25)

ここで、

Dn =
√
Rn (rn) =

√
q2r2n + 8λrn + 4λ2 (26)

Df =
1

rf

√
Rn (rf ) =

√
r2f + 4λrf + q2 (27)

である。r − ϕ平面や r − t平面についても同じ方法

で解析可能である。

5 結果

• extreme black hole時空では、ホライズン近傍

でのKerr計量は対称性の高い形で書かれる。そ

の対称性を用いて測地線方程式を解く際に、解

析が困難な楕円積分が初等関数を用いて表せる。

• 本研究でなされた解法は様々な場面で応用が利
く。(重力波波形の計算、電磁放射の伝搬に関す

る観測 etc…)
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AdSの等長沈め込みとブラックホール

松野皐 (大阪市立大学大学院 理学研究科)

Abstract

一般にブラックホールとは非常に強い重力ゆえの時空構造であると認識されている。しかしその定義は重力

の強さによるものではなく時空の因果構造により規定される。定義の性質上は重力の作用が弱くてもブラッ

クホール構造を持つ時空はありえることになる。我々は Kaluza-Klein リダクションなど統一場理論におい

てよく用いられる手法である等長沈め込みを AdS に行いブラックホール構造を持つ時空を得た。本発表で

は AdS3 においてブラックホール構造を持つ時空が現れる理由を幾何学的に理解できるように解説する。ま

たより高次元の AdS5 においてもブラックホール構造を持つ時空が得られており少し紹介する。

1 Introduction

どの方向へ光を出しても無限の未来へ飛び去るこ

とができないような領域があるときそのような領域

の境界はイベントホライズンと呼ばれ、その時空は

ブラックホールと呼ばれる。定義の性質上は重力の

作用が弱くてもブラックホール構造を持つ時空はあ

りえることになる。かつて Banados らはAdS3 にお

いて等長変換群の作用による軌道空間を考えた（軌

道空間とは等長変換群によって移りあう点たちを同

一視した空間のこと）。AdSは極大対称空間なのでワ

イルテンソルはないため重力の作用は存在せず、ま

たその軌道空間は局所的には AdS3 と同じ幾何を持

つためやはり重力の作用は存在しない。ところがこ

の時空はブラックホール構造を持つことが示され衝

撃を与えた。そこで我々は Banados らとは違った方

法でAdS からブラックホール構造を持つ時空を作り

出すことを試みた。Kaluza-Klein リダクションなど

統一場理論においてよく用いられる手法である等長

沈め込みをAdS に行いブラックホール構造を持つ時

空を得た。

2 Submmersion and Orbit

space

擬リーマン多様体Mに Lie群Gが等長変換群とし

て作用しているとする。M上のGの軌道を同一視し

て得られる空間をMのGによる軌道空間という。軌

道空間M/Gには軌道に垂直な方向へMの計量を射

影した計量が自然に定まり、M/Gも擬リーマン多様

体となる。このとき、射影 π : M → M/Gを（リー

マン）沈め込みとよぶ。本研究では 1次元の等長変換

群による軌道空間を考え、その因果構造を調べ、ブ

ラックホール構造を持つか否かを調べた。Mのキリ

ングベクトル場 ξ が生成する 1パラメータ等長変換

群とMに作用する 1次元等長変換群Gξ は 1対 1に

対応するため、以下ではM/Gξ をM/ξ と書くこと

にする。

3 Results

擬 ユ ー ク リッド 空 間 E(n−1,2) を

(Rn+1, {t, s, x1, · · · , xn−1}) に 計 量 ds2 =

−(dy1)2 − (dy2)2 + (dx1)2 + · · · + (dxn−1)2

を定義した空間とする。n 次元 Anti de

Sitter space(AdSn) は E(n−1,2) に お い て

−(y1)2 − (y2)2 +
∑n−1

i=1 (x
i)2 = −1 で定義され

る部分多様体である。E(n−1,2) のキリングベクトル

Kykxi := xi∂yk + yk∂i
x, Lxixj := −xj∂xi + xi∂xj は

AdSn においてもキリングベクトルとなる。以下こ

れらの表記を用いて得られた結果をまとめる。

3.1 n = 3の場合

AdS3 において、y1 = t, y2 = s, x1 = x, x2 = yと

おくとき、AdS3/Ktx, AdS3/(Ktx+αKsy)の二つの
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時空がブラックホール構造を持つことが分かった。こ

れら２つについては幾何的にある程度直感的な理解

が可能である。このことについては口頭発表の機会

に説明したい。

3.2 一般次元の場合

一般次元 nにおいてはAdSn/Ktxがブラックホー

ル構造を持つことが分かっている。他のものもある

かもしれないが現在判明しているのはこの 1例のみ

である。これについても幾何的に簡単に理解するこ

とができる。

4 Discussion

今回の研究ではAdSの軌道空間を考えることでブ

ラックホール構造を持つ時空を得た。しかし得られ

た時空は時間的な広がりを持った空間的無限遠を持

つなどAdSの無限遠構造を引き継ぐ性質を持ってい

る。また Einstein-Maxwell-dilaton 理論の解ではあ

るが Einstein重力の解ではない。軌道空間がブラッ

クホール構造を持つ原因はAdSの特異な無限遠構造

が影響していることが観察される。そのためAdS以

外の時空からも同じような処方でブラックホール構

造を得ることは少し難しいように思われる。しかし

Kerr時空などよく知られた時空が沈め込みにより得

られたならば非常に興味深いと思われるため今後も

研究していきたい。
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HSC銀河団カタログとFermi γ線観測データを用いたダークマター探査

橋本　大輝 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙の物質の主要な構成要素であるダークマターの正体を明らかにすることは現代の宇宙物理学において大

きな目標の一つであり，様々な手法でその探査が行われている．ダークマター (DM)を探査する際に用いら

れる性質として，対消滅 (Dark Matter Annihilation (DMA)) や崩壊 (Decaying Dark Matter (DDM)) の

際の γ 線の放出が挙げられる．従って，DMA，DDM は Extragalactic Gamma-ray Background (EGB)

に寄与する可能性がある．観測される EGBの強度分布と理論から予測される DMからの γ 線強度から DM

の性質を制限することができる．

本研究において，観測面では Fermi Gamma-ray Space Telescope (Fermi GRST) によって得られた EGB

の強度分布とHSCによって得られた銀河団の天球上の分布と赤方偏移を用いる．従って，銀河団方向の EGB

を視線方向の情報と結びつけることができる．理論面では，一つの銀河団のビリアル半径内からの全 γ 線強

度分布を DDM, DMAのそれぞれの場合について，観測する γ 線のエネルギーと赤方偏移の関数として求

める．

銀河団の質量を 1014M⊙，DMの質量を 10GeVと仮定し，観測で得られた赤方偏移に対応する銀河団から

の信号を全て足し合わせた理論予測と，銀河団方向から飛来する EGBγ 線の光子計数を足し合わせた数値を

比較することで，DMAに対してその反応断面積の上限として，⟨σv⟩ < 2.5× 10−25[cm3/s]という結果を得

た．これは [1]と無矛盾な結果となった．DDMについては理論モデルの計算に止まった．

1 Introduction

宇宙マイクロ波背景放射などの観測により，dark

matter (DM) は宇宙における物質エネルギー密度の

80%ほどを担っていることが判明している。その一

方で，その正体を解明することは難航しており，未

だ明らかにされていない。従って宇宙の物質の主要

な構成要素であるDMの正体を明らかにすることは，

現代の宇宙物理学において大きな目標の一つである。

これまでの観測により，DMの質量には構造形成の

観点から制限がついており，ニュートリノに代表さ

れる熱いダークマター (HDM, 質量 ∼ 数 eV 以下)

はDMの主要な成分に慣れないことが示されている．

暖かいダークマター (WDM, 質量∼数 keV程度) に

ついてもパワースペクトルの点で観測の食い違いが

指摘されている．したがって現在 DMの主要な成分

として有力な候補は冷たいダークマター (CDM, 質

量 ∼数MeV以上) である．

CDMはその質量から，対消滅 (Dark Matter An-

nihilation) や崩壊 (Decaying Dark Matter) によっ

て γ線を放出することが期待される．一方で宇宙には

銀河系外 γ線背景放射 (EGB)と呼ばれる，線源の判

明していない γ線放射光が観測されている．EGBに

寄与する候補として考えられる天体は Blazar，Mis-

aligned AGN，Star-Forming Galaxies (SFG)，ミリ

パルサーなどが挙がっているがいずれもまだ定量的

な評価は不確かな部分がある．CDMによってDMA

やDDMが生じているとすれば，CDMも EGBに寄

与する候補となるから，観測から得られた EGBの

強度分布から DMAの反応断面積や DDMの崩壊率

に上限をつけることができる．

先行研究 [1]では，Fermi GRSTによって観測され

たEGBの強度分布とNavarro-Frenk-White (NFW)

プロファイル [2]から予測される DMの密度分布を

用いて，γ 線の非等方性における角度パワースペク

トルの解析から DMAの信号を評価している。この

手法では天球面上の２次元的な情報のみを用いて評

価が行われている．本研究では，観測データとして

Fermi GRST による EGB の強度分布だけでなく，



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

HSC による銀河団カタログを用いる．HSC の銀河

団カタログから得られる個々の銀河団の赤方偏移を

取り入れることで，DMからの γ 線強度分布に視線

方向の情報を付加し，DMA，DDMの信号の赤方偏

移依存性を評価する．今までの研究ではこれらの信

号を赤方偏移依存性の観点から評価したことはなく，

その評価に有為性が見出せれば DMの新たな探査方

法となることが期待される．宇宙論パラメータにつ

いては，物質密度パラメータΩm,DM密度パラメー

タΩDM ,無次元のハッブル定数 hについてそれぞれ，

Ωm = 0.277,ΩDM = 0.23, h = 0.72とした．

第 2章で理論モデルを扱い，第 3章で観測とその

解析方法について示し，第 4章で結果をまとめ，第

5章で future workについて触れ，第 6章で結論を述

べる．

2 Models

DMA，DDMのそれぞれについて一つの銀河団か

ら受け取る全個数強度の赤方偏移依存性を評価する．

仮定として，

・銀河団の密度分布は NFWプロファイルに従う

・銀河団の質量M はM = 1014M⊙で固定する

とする．

また扱う対消滅と崩壊の具体的なモデルとして簡

単に，

・対消滅過程として，2つの DMが対消滅して 2つ

の光子が放出される過程

・崩壊過程として，1つの DMが崩壊して 2つの

光子が放出される過程

を取り扱う．

まず各過程における γ 線個数強度を与える式を示

す．この強度は，銀河団中の単位時間あたりの γ 線

の生成数と光度距離による減衰，optical depthによ

る減衰の積で表される．これはDMA，DDAの γ線

個数強度を Iann, Idecとすると，観測される γ線のエ

ネルギー Eobs と銀河団の赤方偏移 z の関数として，

以下のように定式化される．

Iann(Eobs, z) =
⟨σv⟩
4π

∫ (
ρNFW

mDM

ΩDM

Ωm

)2

dV

× 1

d2L(z)
exp(−τ(Eobs, z)) (1)

Idec(Eobs, z) =
P

2π

∫
ρNFW

mDM

ΩDM

Ωm
dV

× 1

d2L(z)
exp(−τ(Eobs, z)) (2)

ここで dL(z) は光度距離，τ は optical depth，

⟨σv⟩, P はそれぞれDMAにおける反応断面積とDM

の速度の積の平均，及び DDMにおける崩壊率を表

す．以下にそれぞれの因子の定量的な評価を与える．

2.1 NFW profile

ハロー内部の物質密度関数としてシミュレーション

から得られたNFWプロファイルを仮定する．NFW

プロファイルによればハロー中の物質密度分布はハ

ロー中心の距離 rの関数として，

ρNFW (r) =
ρs(

c
rvir

r
)(

1 + c
rvir

r
)2 (3)

で与えられる．rvir はビリアル半径である．c, ρs は

パラメータで，特に cは concentrationと呼ばれる，

ハロー内での物質の中心集中度を表すパラメータで

ある．ビリアル半径まで物質が分布しているとする

と，ビリアル半径内の質量はハローの質量に等しい

から ρs は，

ρs =
Mc3

4πr3vir

(
log(1 + c)− c

1 + c

)−1

(4)

で与えられる．M は銀河団の質量である．また，c

は，

log(c(M, z)) = a(z)log

(
Mvir

h−1M⊙

)
+ b(z) (5)

a(z) = 0.029z − 0.097

b(z) = − 110.001

z + 16.885
+

2469.720

(z + 16.885)2

を用いる [3].ビリアル半径 rvir は，

rvir =

(
M

4
3π∆virρc,z

)1/3

(6)
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で定義する．ρc,z はある zでの臨界物質密度である．

∆vir は，ρc,z とハロー内部の平均密度を結びつける

量である．近似式として，

∆vir = 18π2 + 82d− 39d2 (7)

d =
Ωm(1 + z)3

Ωm(1 + z)3 +ΩΛ
− 1

を用いる [4]．従ってこれらのモデルを使うことで，

銀河団の質量と赤方偏移が決まればプロファイルが

一意に決まる．ビリアル半径内での体積分
∫
ρNFW 2

は，式 (3)～(7)より，∫
ρNFW 2

dV =
M

9
ρc,z=0∆vir(1 + z)3

(
1− 1

(1 + c)3

)
× c3

(
log(1 + c)− c

1 + c

)−2

(8)

と計算される．また，体積分
∫
ρNFW dV = M であ

る．以上より式 (1), (2)の銀河団で生成される γ 線

の個数を評価できる．

2.2 optical depth

semi-analiticな手法により得られた optical depth

の赤方偏移依存性を図 1 に示す [5]．γ 線の optical

depth は γ 線の光子-光子散乱や電子-陽電子対生成

による γ 線強度の散逸の度合いを表す．よりエネル

ギーの高い γ 線ほどより低いエネルギーの光子と電

子-陽電子対生成を生じるのでよりエネルギーの減衰

が大きい．

図 1.optical depthのエネルギーと赤方偏移依存性．

縦軸は optical depthによる減衰，横軸は赤方偏移を

表す．

3 Observations and Methods

解析に用いたデータと解析方法について述べる．

・Fermi GRST

Pass 8(観測期間 378週間)のデータ [6]

を用いた．天球上の座標とそれに対応する γ

線の個数強度を，500MeVから 500GeVま

で 24分割されたエネルギービンごとに与え

る．角度分解能は 0.1°であり，それに対応し

て γ線の強度マップは 1pixelが 0.12(deg2)

で与えられる．

・HSC

銀河団を特定するためのアルゴリズム，

CAMIRAから得られた銀河団カタログ [7]

を用いた．4948個の銀河団が含まれており，

天球上の座標と赤方偏移を与える．全銀河

団の赤方偏移範囲は 0.1 ≤ z ≤ 1.1である．

この 2つの観測データを組み合わせることにより，銀

河団方向から届く γ 線強度を探査することが可能と

なる．1014M⊙ の質量の銀河団におけるビリアル半

径に対応する視直径は，z = 0.1の時でおよそ 0.09

° （式 (6), (7) より）である．したがって，Fermi

GRSTの分解能を考慮して，銀河団の位置に対応す

る 1pixelのみを銀河団からの γ線が含まれている領

域と見なして解析を行った．

4 Result

まず，理論モデルから計算された，1つの銀河団か

らの γ線個数強度の赤方偏移依存性を図 2，3に示す．

図 2. DMAにおける γ 線強度の赤方偏移依存性．

縦軸は Eγ = 1GeV, z = 0.01での強度を基準として

際の相対強度である．横軸は赤方偏移を表す．それ

ぞれ黒色が Eγ = 1GeV, 青色が Eγ = 10GeV,緑色

が Eγ = 100GeV,赤色が Eγ = 500GeVの時の相対

強度である．
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図 3. DDMにおける γ 線強度の赤方偏移依存性．

縦軸は Eγ = 1GeV, z = 0.01での強度を基準として

際の相対強度である．横軸は赤方偏移を表す．それ

ぞれ黒色が Eγ = 1GeV, 青色が Eγ = 10GeV,緑色

が Eγ = 100GeV,赤色が Eγ = 500GeVの時の相対

強度である．

まずDMA，DDMに共通して見られる γ線強度の

特徴は，赤方偏移の増加に対して，全体として光度

距離の 2乗に比例して減少する．高エネルギーにな

るにつれて optical depthの寄与が大きくなり，急激

に減少することが示された．また DMAと DDMの

違いについては，γ 線強度について，DMの数密度

に対する依存性の違いから DMAの方が DDMより

も同赤方偏移においてエネルギーの増加に対してよ

り減少することが見て取れる．

次に理論モデルと観測データの比較について述べ

る．

DMの質量を 10GeVとして，DMAの場合の理論

モデルから計算される γ 線個数強度と観測から計数

された γ線個数強度を比較することで ⟨σv⟩について

⟨σv⟩ < 2.5× 10−25[cm3/s] (9)

という上限をつけることができた．

5 Future Work

DMの質量を変化させて同様の解析を行うことで

数 GeV から数十 GeV の質量の DM の反応断面積

における上限の質量依存性を評価することができる．

今回の手法は DDMの場合でも同様であるから，崩

壊率における上限の質量依存性も評価することがで

きる．

また HSC によって得られた各銀河団の赤方偏移

情報を用いることでこれまでの研究では扱うことの

できなかった，信号強度の赤方偏移依存性を探査す

ることができ，DMのモデルを識別することができ

る．従って，今後の課題は各銀河の赤方偏移を用い

て EGBの赤方偏移依存性の有無を探査することが

挙げられる．

6 Conclusion

まず理論モデルについては，DMA，DDMのそれ

ぞれの場合について，銀河団からの γ 線個数強度の

赤方偏移依存性を評価した．赤方偏移が小さくなる

につれ，concentrationが大きくなることから γ線強

度の赤方偏移依存性に concentrationが顕に寄与し，

銀河団の密度プロファイルの赤方偏移進化を見出せ

るのではないかと期待されたが，実際は光度距離と

optical depthの寄与が主要で銀河団密度プロファイ

ルの情報を得ることは難しいと言える．

また 10GeVの質量のDMに対して，理論モデルか

ら計算される γ 線個数強度と観測データから得られ

た γ線個数強度を比較することで反応断面積に対して

⟨σv⟩ < 2.5× 10−25[cm3/s]という上限をつけた．こ

の上限は先行研究 [1]の上限（⟨σv⟩ ≲ 10−25[cm3/s]）

と同程度である．
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銀河団のガンマ線観測による原始ブラックホールの密度パラメータへの
制限
榊原 日菜子 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

原始ブラックホール (PBH)は初期宇宙で高密度領域が重力崩壊して形成されるブラックホールである．PBH
の存在を示す観測的証拠は未だないが，PBHの存在量を制限することは，初期宇宙モデルへの制限や，PBH

がダークマターかどうかの検証など，様々な宇宙論的問題の解決への鍵となることが期待される．
PBHはホーキング放射によりガンマ線源となりうることが知られている．本研究では，高密度領域であるた
め PBHが豊富に存在すると予想される銀河団に着目する．銀河団のダークマターハローに存在する PBHの
集団はガンマ線背景放射に非等方成分を作る．我々はこの非等方成分を統計的に評価するために角度パワー
スペクトルを理論的に計算し，Fermi-LATの観測データと比較することで PBHの存在量へ制限を課した．
その結果，PBHが形成された時刻での宇宙の密度に対する PBHの密度の割合 β′ に関して，PBHの形成時
の質量が 4× 1014 gの時に β′ ≤ 4.46× 10−26 という制限を得た．

1 Introduction

原始ブラックホール (PBH)は初期宇宙において高
密度領域が重力崩壊することで形成されるブラック
ホールである．PBHの存在を示す観測的証拠は未だ
ないが，PBHの存在量を制限することは，初期宇宙
モデルへの制限や，PBHがダークマターかどうかの
検証など，宇宙論的問題の解決への鍵となることが
期待される．
PBH は放射によってエネルギーを失い，最終的

には完全に蒸発する．PBHの放射は二種類あり，一
つ目 (primary 成分) はホーキング放射と呼ばれる，
PBH から直接放出される熱的放射である．二つ目
(secondary成分)は PBHからホーキング放射により
放出されたクォークとグルーオンから形成される不
安定なハドロンが崩壊して出る放射である．これら
の放射によってPBHはガンマ線を放出するため，ガ
ンマ線源となりうる．
先行研究 (Carr et al. 2010)では，ガンマ線背景放

射のフラックスを計算して，PBHの形成時 tiにおけ
る宇宙のエネルギー密度に対して PBHの密度が占
める割合 β ≡ ρPBH(ti)/ρ(ti)を制限している．これ
に対し，本研究ではPBHが豊富に存在すると予想さ
れる銀河団に着目し，銀河団のダークマターハロー

に存在する PBHから飛来するガンマ線の非等方性
を評価することで，PBHの存在量をより強く制限で
きるかどうか検討した．本集録では得られた結果の
報告と今後の課題について議論する．

2 Methods

2.1 PBHの性質
本節では PBHの温度や蒸発のタイムスケールな
どの性質について述べる．PBHの温度と質量との間
には

T =
ℏc3

8πGMkB
∼ 10−7

(
M

M⊙

)−1

[K] (1)

という関係がある (Hawking 1974)．ここで ℏは換算
プランク定数，cは光速，Gは万有引力定数，kB は
ボルツマン定数である．PBHは放射によってエネル
ギーを失うため，PBHの質量は時間とともに減少す
る．PBHの質量の減少の割合は dM/dt ∝ M−2 で
あるため，質量の時間依存性は

M(t) ≈ 3

√
M3

i − 1.60× 1026f(M)t [g] (2)

と表される．ここでMiは PBHの形成時の質量であ
り，f(M)は質量M の PBHからホーキング放射に



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

より放出される各粒子の寄与を表す関数である．質
量の大きいPBHは温度が低く，光子やニュートリノ
などの質量がゼロの粒子のみを放射するので f(M)

は小さくなる．PBHの質量が小さくなると温度が高
くなり，質量を持つ粒子も放出し始めるため，f(M)

は大きくなる．式 (2)から，蒸発が完了する時間は

τ ≈ 4.07× 10−28

(
f(M)

15.35

)−1

M3
i [s] (3)

となる．式 (2)より，PBHの質量は蒸発のタイムス
ケール τ の近傍で急激に減少することが分かる．ま
た，蒸発のタイムスケールが宇宙年齢となる (τ ≈
13.8Gyr)PBHの初期質量は，式 (3)からMi ≈ 5×
1014 gとなることが分かる．この質量よりも初期質
量が小さいPBHは現在完全に蒸発しており，一方で
初期質量が大きい PBHは現在も存在している．
次にPBHの放射について簡単に説明する．本研究

では簡単のためホーキング放射を黒体放射と仮定し，
放射の secondary成分は考慮しない．1個の PBHか
らホーキング放射によって放出されるガンマ線のス
ペクトルは，プランク分布から

d2N

dEdt
=

E2

π2ℏ3c2
1

eE/kBT − 1
4πR2 [GeV−1 s−1] (4)

と表される．ここでR = 2GM/c2はシュヴァルツシ
ルト半径である．PBHの温度は質量に依存している
ため，放射のスペクトルは質量から一意に決まる．
PBH形成時 tiでの宇宙の密度 ρ(ti)に対するPBH

の密度 ρPBH の比は

β ≡ ρPBH(ti)/ρ(ti)

≈ 7.98× 10−29γ−1/2
( g∗i
106.75

)1/4

×
(

Mi

M⊙

)3/2 (
nPBH(t0)

1Gpc−3

)
(5)

と表される．γは PBH形成時のホライズン内の質量
に対する 1個の PBHの質量の割合，g∗i は PBHの
形成時での相対的な自由度，nPBH(t0)は現在のPBH

の数密度である．本研究では，βと γ，g∗iを組み合
わせたパラメータ

β′ ≡ γ1/2
( g∗i
106.75

)−1/4

β(Mi) (6)

を制限する．

2.2 角度パワースペクトル
本節では，ガンマ線の非等方成分の評価に用いた

角度パワースペクトルについて説明する．銀河団の
ダークマターハローに含まれる PBHから放射され
るガンマ線の強度は

I(E) =

∫
dχW ((1+z)E,χ) δ [GeV−1 cm−2 s−1 sr−1]

(7)

と表される．ここで z は赤方偏移，overdensityδ =

(ρ− ρ̄)/ρ̄は宇宙の平均密度 ρ̄に対してダークマター
ハローの密度 ρがどれだけ大きいかを表す．χは共動
距離であり，ハッブルパラメータH(z)とは dχ/dz =

c/H(z)の関係で結びついている．また，

W (E, z) =
1

4π
nPBH(t)

d2N

dEdt
(8)

はダークマターハローに含まれる全ての PBHが単
位体積，単位時間，単位エネルギー，単位立体角
当たりに放射するガンマ線の個数である．さらに，
nPBH(t) = nPBH(t0)(1+ z)3は時刻 tでの PBHの数
密度であり，nPBH(t0) = 1.25×1019(Mi/M⊙)

−3/2β′

は現在での PBHの数密度である．
銀河団のダークマターハローの密度分布は NFW

プロファイル

ρ(r) =
ρs

(r/rs)(r/rs + 1)2
(9)

を仮定する．ここで rs = rvir/cvirは密度プロファイ
ルの形を決める特徴的なスケールである．rvirはダー
クマターハローのビリアル半径であり，

Mvir =
4π

3
r3vir∆vir(z)ρc(z) (10)

によりハローのビリアル質量Mvirと関係づけられる．
ここで ρcは宇宙の臨界密度であり，∆vir(z) = 18π2+

82d−39d2, d = [Ωm(1+z)3/(Ωm(1+z)3+ΩΛ)]−1

である (Bryan & Norman 1998)．Ωm, ΩΛはそれぞ
れ物質と宇宙定数の密度パラメータである．cvir は
concentration parameterと呼ばれ，ハロー中心への
密度の集中の度合いを表す．このパラメータはダー
クマターハローのビリアル質量と赤方偏移に依存す
る．本研究ではDuffy et al.(2008)のモデルを採用し
た．また，特徴的な密度 ρs は

ρs =
Mvir

4πr3s

[
ln(1 + cvir)−

cvir
1 + cvir

]−1

(11)
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と表される．
式 (7)の強度の角度パワースペクトルは

Cl(E) =

∫
dχ

χ2
W 2((1 + z)E, z)Pδ

(
k =

l

χ
, z

)
(12)

と表される．k は波数，l は天球面上の波数である．
式 (12)は天球面上で角度が θ ∼ 180◦/l 離れた位置
の相関を意味する．Pδ はダークマターハローの δの
パワースペクトルであり，

Pδ(k, z) =
1

ρ̄2

∫
dMvir n(Mvir, z)M

2
vir|ũ(k)|2 (13)

と表される．n(Mvir, z) はハローの質量関数であ
り，本研究では楕円崩壊モデルを仮定して Sheth et

al.(2001)の近似式を使用した．式 (13)はハローの内
部の overdensityの相関 (1-halo termと呼ばれる)を
意味する．簡単のため，本研究では異なるハロー間の
overdensityの相関を表すパワースペクトル (2-halo

termと呼ばれる)は考慮しない．ここで

ũ(k) =
1

Mvir

∫ rvir

0

ρ(r)
sin(kr)

kr
4πr2dr (14)

は密度のプロファイルを表す関数のフーリエ変換であ
る．本研究ではパワースペクトルの観測値が式 (12)

のパワースペクトルの上限値となるように β′に制限
を課す．

3 Results and Discussion

本研究ではPBHの形成時の質量が 2×1014 g，3×
1014 g，4× 1014 gの場合について，β′ = 10−27とし
て式 (12)からガンマ線のエネルギーの範囲が 5.0 ≤
E ≤ 10.4 [GeV]の角度パワースペクトルを計算した．
各質量の場合での蒸発のタイムスケール τ と，それ
に対応する赤方偏移を表 1に示す．

表 1: 計算に使用した PBHの初期質量と，蒸発のタ
イムスケール τ，それに対応する赤方偏移．

質量 (g) τ(s) 赤方偏移
2× 1014 2.63× 1016 5.54

3× 1014 8.87× 1016 1.91

4× 1014 2.10× 1016 0.64

PBHの形成時の質量が 4×1014 gの場合について，
角度パワースペクトルの計算結果を図 1に示す．図

図 1: PBHの初期質量が 4 × 1014 g，β′ = 10−27 の
場合の，PBHから放射されるガンマ線の強度の角度
パワースペクトル Cl．縦軸は l(l+1)Cl/2π，横軸は
lである．図中の緑線は Fermi-LATの観測値を示す．

1では，赤方偏移 z ∼ 0.6に存在するダークマターハ
ローのビリアル半径 rvirに対応する l ∼ 2× 103にお
いてパワースペクトルが減少し始めている．このパ
ワースペクトルの減少は，lが増加すると見込む角度
が小さくなるため，ダークマターハローの外縁部の
密度の低い領域の相関の影響が大きくなるためであ
ると考えられる．
ガンマ線の角度パワースペクトルは Fermi-

LAT(Ackermann et al. 2012) の観測により得られ
ている．それによれば，155 ≤ l ≤ 504の範囲におい
て，エネルギーが 5.0から 10.4GeVのガンマ線の角
度パワースペクトルの観測値は

Cl = (8.45± 2.46)× 10−20 (15)

であり，図 1においてこれを緑線で示した．我々の理
論モデルでは，PBHの初期質量が 4× 1014 g，β′ =

10−27 の場合，l = 155において

Cl = 4.25× 10−23

(
β′

10−27

)2

(16)

という結果が得られた．したがって β′ の値は

β′ ≤ (4.46+0.61
−0.71)× 10−26 (17)

と制限される．各初期質量に対しての β′の制限を図
2に示す．
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図 2: 先行研究 (Carr et al. 2010)によるPBHの存在
量への制限と，本研究で得られた制限．グラフの緑
の点線は primary成分のみ，青の点線は secondary

成分のみを用いた制限であり，赤線は二種類の放射
を考慮した制限である．黒点が本研究で得られた結
果である．縦軸は β′，横軸は PBHの形成時の質量
である．

先行研究 (Carr et al. 2010)では，初期質量が 1014 g

の PBHの存在量を

β′ ≤ 5.86× 10−27 (18)

と制限している．本研究では先行研究に対して約 1

桁大きい上限値が得られた．しかし，蒸発によって
PBHの質量が小さくなると放射の secondary成分が
優勢になるため，今後 secondary成分を計算するこ
とでさらに制限を強めることができる可能性がある．
また，本研究では overdensityのパワースペクトルの
2-halo termを無視したが，l = 155に対応する角度
は約 1◦であり，銀河団の典型的な視直径 (数 arcmin)

に対して大きいため，2-halo termを考慮することで
より厳しい制限が得られる可能性がある．

4 Conclusion

先行研究 (Carr et al. 2010)はガンマ線背景放射を
用いて PBHの存在量 β′ に制限を付けた．それに対
し，本研究ではPBHが豊富に存在すると予想される
銀河団のダークマターハローに着目した．銀河団の
ダークマターハローに含まれるPBHから放射される
ガンマ線の非等方成分を見積もるために角度パワー

スペクトルを用いて理論的に計算することでPBHの
存在量に制限を課した．その結果，PBHの形成時の
質量が 4× 1014 gのときに β′ ≤ (4.46+0.61

−0.71)× 10−26

という結果が得られた．
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アクシオン的カーバトンモデルによる原始ブラックホール生成

安藤 健太 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

アクシオン的カーバトンモデルでは、小スケールに大きな曲率ゆらぎができる。そこから生成される原始

ブラックホールの質量スペクトルを求め、LIGOイベントを説明し得ることを示した。また、原始ブラック

ホール生成に伴って発生する重力波を数値的に計算し、PTAの観測と無矛盾であることを確かめた。

1 Introduction

2016年に重力波の初の直接検出が LIGOにより報

告された。このイベントは太陽質量M⊙ ≃ 2×1033 g

の 30倍程度のブラックホール (BH)連星の合体であ

り、さらにその後も同様のイベントが確認された。

これらは通常の星の進化の果てにできる BHとして

はやや重く、正体が原始ブラックホール (Primordial

Black Hole: PBH)であることが有力な可能性になっ

ている。PBHとは、初期の宇宙で密度ゆらぎの大き

い領域が重力でつぶれてできる BHである。

　 CMBの観測により、大スケールの初期ゆらぎは

精度よく測定されているが、小スケールゆらぎにつ

いては観測的に理解が進んでいない。本研究では、小

スケールに大きなゆらぎが生じ、PBH生成につなが

るモデルとして、アクシオン的カーバトンモデル (M.

Kawasaki et al. 2013)を調べ、LIGOイベントを説

明し得るか検証した。カーバトンとは、インフラト

ンに変わって曲率ゆらぎを生み出す場のことを指す。

　また、PBH ができるような大きなゆらぎがある

と、摂動の 2次の効果で重力波が発生する。ちょう

ど LIGOイベントの質量と関連した周波数領域には、

Pulsar Timing Array (PTA)の観測により重力波の

強さに厳しい制限が課されている。この観測事実と

モデルの整合性も調べる。

2 Axion-like curvaton model

2.1 Potential

アクシオン的カーバトンモデルは、小スケールで

大きいゆらぎ（ブルーなゆらぎ）が生成されるモデ

ルである。このモデルは SUSYの枠組みで作られ、

その superpotentialは、

W = hS(ΦΦ̄− f2) (1)

で与えられる。ここで、Φ, Φ̄, Sは chiral superfield、

f はあるエネルギースケール、hは無次元の結合定数

である。これより、global SUSYでのスカラーポテ

ンシャルは、

V = h2|ΦΦ̄− f2|2 + h2|S|2(|Φ|2 + |Φ̄|2) (2)

となる。ただし、superfieldのスカラー成分を同じ記

号で表した。

　このポテンシャルには flat direction

ΦΦ̄ = f2, S = 0 (3)

があり、場の値は常にこの条件を満たしているとす

る。場の初期値として、一般性を失わずに |Φ| ≫ |Φ̄|
と取れ、Φ̄のダイナミクスを無視できる。複素スカ

ラー場 Φを動径方向 φと位相方向 σに分け、

Φ =
1√
2
φ exp

(
i
σ

f

)
(4)

と書く。σがこのモデルでのカーバトンである。

　 Supergravityの効果を加えると、Hubble-induced

mass term

Vφ =
1

2
cH2φ2 (5)

が flat directionを持ち上げるので、φは φmin ≃ f

まで転がる。ここで、cはオーダー 1の定数である。

後で見るように、φがインフレーション中に遠くか

ら転がってくることが、ブルーなゆらぎにつながる。

　このモデルには global U(1)対称性があり、Φ, Φ̄,
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S のチャージはそれぞれ +1, −1, 0である。ある非

摂動効果でU(1)対称性が破れ、低エネルギーの宇宙

では σはアクシオンのように次のポテンシャルを持

つとする。

Vσ = Λ4

[
1− cos

(
σ

f

)]
≃ 1

2
m2

σσ
2 (6)

ここで、カーバトンの質量は mσ = Λ2/f である。

U(1)対称性が破れた時のmisalignment angleを θ =

σi/f とする。

2.2 Dynamics

カーバトンのダイナミクスは次のようになる。

　まず、Hubble parameterがカーバトンの質量mσ

と同程度になると、カーバトンは振動を始める。こ

のときのカーバトンはmatterとして振る舞う。よっ

て、再加熱後の radiationとのエネルギー密度の比 r

は、カーバトンが崩壊するまでスケールファクター

に比例して増える。

r =
ρσ
ρr

∝ a (7)

　そして、カーバトンの崩壊率 ΓσがHubble param-

eterと同程度になると、カーバトンは崩壊して radi-

ationになる。カーバトンの相互作用はアクシオンの

ように f で抑えられ、崩壊率は、

Γσ =
κ2

16π

m3
σ

f2
(8)

のようになる。ここで、κは結合定数である。これ

より、崩壊温度は、

Tdec =

(
90

π2

) 1
4

g
− 1

4
∗ (ΓσMP )

1
2 =

90
1
4

4π
g
− 1

4
∗ κ

M
1
2

P m
3
2
σ

f
(9)

となる。ここで、MP = 1/
√
8πG ≃ 2.44×1018 GeV

は換算プランク質量である。

2.3 Curvature perturbation

このモデルでは、大スケールのゆらぎには主にイン

フラトンが寄与し、CMBのスペクトルを再現する一

方で、小スケールゆらぎはカーバトンが担い、PBH

が生成されるほどの大きなゆらぎを作る。

　インフレーション中にできるカーバトンの密度ゆ

らぎ（等曲率ゆらぎ）Scurv ≡ δρσ

ρσ
≃ 2δσ

σ = 2δθ
θ のパ

ワースペクトルは、

P1/2
S,curv(k) =

2P1/2
δθ (k)

θ
= 2 · Hinf

2πφ(k)θ
(10)

と表される。ここで、φ(k)はモード kのゆらぎがホ

ライズンから出たときの φ の値を表す。これより、

カーバトン由来の曲率ゆらぎは、

Pζ,curv(k) =

(
rD

4 + 3rD

)2

PS,curv

=

(
2rD

4 + 3rD

)2(
Hinf

2πφ(k)θ

)2

(11)

と計算できる (D. H. Lyth & D. Wands 2002)。こ

こで、rD はカーバトンが崩壊するときの rの値であ

る。φが φmin ≃ f に達したときにホライズンから出

て行くスケールを k∗と表すと、それ以降のパワース

ペクトルは一定なので、

Pζ,curv(k) = Pζ,curv(k∗)

≃
(

2rD
4 + 3rD

)2(
Hinf

2πfθ

)2

for k > k∗

(12)

となる。一方、カーバトン由来の tilt nσ は次のよう

に定義される。

Pζ,curv(k) = Pζ,curv(k∗)

(
k

k∗

)nσ−1

for k < k∗

(13)

　 φの運動方程式を解くことにより、nσ は式 (5)の

cを用いて、

nσ − 1 = 3− 3

√
1− 4

9
c (14)

と表される。例えば、c = 5/4のとき nσ = 2であり、

Hubble induced mass termの効果で、ブルーなスペ

クトルが実現されることが分かる。

2.4 Non-Gaussianity

カーバトンモデルの特徴の一つに、non-

Gaussianity を生み出しやすいことがある。こ
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のモデルでは 2次の non-Gaussianityができ、その

パラメタ fNL は次のように表せる (M. Kawasaki et

al. 2011)。

fNL =
5

12

(
−3 +

4

rD
+

8

4 + 3rD

)
(15)

3 PBH formation

放射優勢期の宇宙で密度ゆらぎの大きい領域がホ

ライズンの中に入るとき、Hubble patchでの平均の

密度ゆらぎがある値 δcを超えていると重力崩壊して

ブラックホールができる。δc の値として、解析的な

評価による δc = 1/3を用いる。PBHの質量は生成

時のホライズン内の質量に比例する。

M = γ
4π

3
ρrH

−3

≃ 6× 1035 g
( γ

0.2

)( g∗
10.75

)− 1
2

(
T

10−2 GeV

)−2

≃ 8× 1035 g
( γ

0.2

)( g∗
10.75

)− 1
6

(
k

105 Mpc−1

)−2

(16)

比例定数には解析的に見積もられている値 γ ≃
3−3/2 ≃ 0.2を用いる (B. J. Carr 1975)。k は PBH

生成時にホライズンに入るスケールである。

　生成時のPBHのエネルギーの割合 βは、Gaussian

の密度ゆらぎを仮定すると、

β(M) =

∫
δc

dδ
1√

2π
⟨
δ2cg(M)

⟩ exp
(
− δ2

2
⟨
δ2cg(M)

⟩)

≃ 1√
2π

√⟨
δ2cg(M)

⟩
δc

exp

(
− δ2c
2
⟨
δ2cg(M)

⟩)(17)
と表される。ここで、

⟨
δ2cg(M)

⟩
はホライズン内でな

らした (coarse-grained)密度ゆらぎの分散であり、次

で与えられる。⟨
δ2cg(M)

⟩
=

∫ ∞

0

dq

q
W 2(qR)

16

81
(qR)4Pζ(q) (18)

ここで、W (qR) = exp(−q2R2/2)は window func-

tion、R = k−1 = (aH)−1 は PBH の質量 M と結

びついたホライズンスケールである。アクシオン的

カーバトンモデルでは、式 (12)と (13)を用いて、⟨
δ2cg(R)

⟩
=

8

81
Pζ,curv(k∗)

×
[
(k∗R)−(nσ−1)γ

(
nσ + 3

2
, k2∗R

2

)
+ γ̃(2, k2∗R

2)

]
(19)

where

γ(a, x) =

∫ x

0

ta−1e−tdt , γ̃(a, x) =

∫ ∞

x

ta−1e−tdt

(20)

と計算される。

　PBHはmatterとして振る舞うことを考慮すると、

質量M から d lnM の間の PBHの量は次のように

表される。

ΩPBH(M)

Ωc
≃
(

β(M)

2.75× 10−9

)( γ

0.2

) 1
2

(
3.36

g∗

) 1
4

×
(

0.12

Ωch2

)2(
M

M⊙

)− 1
2

(21)

ここで、ΩPBH (Ωc)はPBH (DM)の現在の密度パラ

メタである。

　 LIGOイベントのイベントレートを再現するPBH

のエネルギーの割合は、∼ 10−3 − 10−2 程度と見積

もられている (M. Sasaki et al. 2016)。適切なモデ

ルのパラメタを取ると、図 1のように、∼ 30M⊙ に

LIGOイベントを再現する PBHが生成される。
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図 1: 黒線：PBHの質量スペクトル。赤色影：さま

ざまな観測からの PBHの量に対する制限。
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また、このときのパラメタは宇宙論のさまざまな点

と無矛盾であることを確かめた。例えば、カーバトン

が崩壊するときの温度は Tdec ≃ 50MeV(> 1MeV)

であり、ビッグバン元素合成を壊さない。

4 GW form second-order ef-

fects

前節のように PBHができるほどの大きな曲率ゆ

らぎがあると、摂動の 2次の効果で重力波が生成さ

れる。アクシオン的カーバトンモデルでの重力波の

強さを定量的に調べる (M. Kawasaki et al. 2013)。

　時空の計量のゆらぎは、ニュートニアン・ゲージ

で次のように表される。

ds2 = −a2(1 + 2Φ)dη2

+ a2
[
(1− 2Ψ)δij +

1

2
hij

]
dxidxj

(22)

第 2章の Φと同じ記号を用いているが、異なる意味

で用いていることに注意する。非等方ストレスが無

視できるとすると、Φ = Ψである。アインシュタイ

ン方程式より、hij の運動式は、

h′′
ij + 2Hh′

ij −∇2hij = −4T̂ij lmSlm (23)

となる。ここで、′は共動時間 ηでの微分、H = a′/a

は conformal Hubble、T̂ij lmは transverseかつ trace-

less部分への射影テンソルである。また、Sij はスカ

ラー曲率ゆらぎの 2次から来る source termである。

Sij = 4Φ∂i∂jΦ+2∂iΦ∂jΦ−∂i

(
Φ′

H
+Φ

)
∂j

(
Φ′

H
+Φ

)
(24)

詳細は省略するが、重力波の密度パラメタ ΩGW は

パワースペクトル Ph を通して計算される。

ΩGW(k, η) =
1

ρc(η)

dρGW(η)

d ln k
=

k2

24H2(η)
Ph(k, η)

(25)

　さらに、アクシオン的カーバトンモデルでは、式

(15)に従って non-Gaussianityが生じ、特に rDが小

さいとき fNLが正に大きくなる。そして、PBHの量

は βで決まるが、fNLが正のとき、同じ βを再現す

る曲率ゆらぎ ζ の分散は小さくなり、重力波は抑え

られる (T. Nakama et al. 2017)。このことを考慮し

て現在の重力波のスペクトルを数値計算すると、図

2のようになり、PTAの制限を避けている。
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図 2: 青線：重力波のスペクトル。赤色影：PTAの

観測からの制限。

5 Conclusion

アクシオン的カーバトンモデルで生成される PBH

により、LIGOイベントを説明できる。また、その

ときに発生する重力波はPTAによる制限と無矛盾で

ある。
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原始ブラックホールと臨界現象

片桐　拓弥 (立教大学大学院　理学研究科)

Abstract

初期宇宙の理解は進みつつあるが、不明瞭な部分も多い。初期宇宙を探るひとつの方法として、原始ブラッ
クホール (PBH)の研究が挙げられる。PBHとは、インフレーション直後に密度揺らぎが重力崩壊を起こす
ことで形成されるブラックホールである。重力崩壊は揺らぎの大きさが臨界点を超えることで引き起こされ、
時空構造が大きく変わる。この変化に伴って見られる特徴的な振る舞いを、臨界現象と呼ぶ。臨界現象に注
目することで、PBH形成に関する新たな理解が期待される。本講演では [1]についてレビューし、まず流体
が放射成分のみである場合における PBH形成を議論する。次に、臨界現象に着目する。PBHにおける臨界
現象では、揺らぎの大きさが臨界点に十分近いとき、その質量がスケーリング則に従う。この領域における
揺らぎが、流体の状態方程式のパラメーター w(p = wρ)を変えることで見せる振る舞いについて調べた。w

依存性を調べることで臨界現象を一般化された状態方程式の観点から見ることが可能になる。

1 Introduction

　PBHの存在がHawkingら [2]によって示唆されて
以来、その形成について多くの研究が重ねられてき
た。PBHは初期宇宙の痕跡を色濃く反映するため、
その形成に関する理解が進めば初期宇宙の描像がよ
り明確になることが期待される。
PBHは、密度揺らぎの過密度領域が自己重力によっ
て崩壊することで形成される。この崩壊は、揺らぎの
長さスケール δが臨界点 δcを超えることで引き起こ
される。形成には時空構造の相転移があり、δ → δc
で

MPBH ∼ |δ − δc|γ

のスケーリング則が見られる。スケーリング則は、
PBHの形成時に系が自己相似な時空を経過すること
を意味する。そして、臨界現象に見られる重要な性
質として、γが初期条件の詳細によらないことが挙げ
られる。この臨界現象の持つ普遍性を用いることで、
PBHの質量を見積もることが出来る。ここに PBH
の臨界現象を調べる意義がある。
本研究では、スケーリング則の w依存性を調べる
ことで PBHの臨界現象を一般化された状態方程式
の観点から見ること目標とする。　

2 Analytics

　揺らぎの成長を見るために、時空を摂動時空と背
景時空に分けて考えていく。今回は、背景時空を漸
近的に平坦な Friedmann宇宙とする。一般相対論で
系の時間発展を考える場合は時間一定の超曲面の発
展を追うが、今回は、初期条件の設定のために宇宙
時間一定の超曲面での分解を、PBH形成までのダイ
ナミクスの記述のためにヌル座標一定の超曲面での

分解を用いる。

2.1 Cosmic-time slicing

　計量を次のように与える。

ds2 = −a(t, r)2dt2 + b(t, r)2dr2 +R(t, r)2dΩ2 (1)

計量をこのように与えることで、系の初期条件を一
様な宇宙で与えることが出来る。(1)式の場合、tは
宇宙時間に対応する。
そして、この計量を用いて

Gµν = 8πTµν (2)

Tµν = (p+ ρ)uµuν + pgµν (3)

T ν
µ ;ν = 0 (4)

を書き換える。ここで得られた微分方程式にて長波
長極限をとることで、摂動時空が従う微分方程式が
得られる。ここで、uµは重力崩壊する領域内部に含
まれる流体の 4元速度で、Tµν は流体のエネルギー
運動量テンソルを表す。また、流体の従う状態方程
式を

p = wρ (5)

として、状態方程式パラメーター wを用いて表す。

2.2 Initial condition

　揺らぎの振幅を次のように与える。

δ(t) ≡ (
4

3
πr30)

−1

∫ r0

0

4πr2(
e(t, r)− eb(t)

eb(t)
)dr (6)

ここで、eb、r0 をそれぞれ Fiedmann宇宙における
エネルギー密度、過密度領域の長さスケールとする。
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また、2.1で与えた微分方程式から初期の曲率K(r)
を用いて

e(t, r)− eb(t)

eb(t)
= ϵ(t)

3(1 + w)

5 + 3w

r20
3r2

∂[r3K(r)]

∂r
(7)

が得られるが、(7)式のK(r)を具体的に与えれば (6)
式を解くことが出来る。そして、K(r)を

K(r) = (1 + α
r2

△2
)exp(− r2

2△2
) (8)

として与えると、(6)式は

δ(t) = ϵ(t)
3(1 + w)

5 + 3w
f(α)△2 (1+α

f(α)

2
)exp(− f(α)

2
)

(9)
となる。ここで、

f(α) =

{
3 if α = 0
(5α−2)+

√
(5α−2)2+24α

2α if α ̸= 0

(10)
である。
αの値を変えることは、系の初期条件を変えること
に相当する。

2.3 Null-slicing

2.1で用いた方法は、初期条件を Friedmann宇宙に
て与えることが出来ることが出来る。一方で、PBH
形成までの系の時間発展を考える場合は都合が悪い。
そこで、null座標 fdu = adt− bdrを用いて (1)式の
計量を変更する。

ds2 = −f2du2 − 2fbdrdu+R2dΩ2 (11)

f を r = 0で f = 1とすることで、uは球の中心に
いる観測者の固有時と等しくなる。

(11)式の計量を用いることで、(2)、(3)、(4)式
から PBH形成までの時間発展を記述する。

2.4 Self-simirality

　系がスケーリング則に従う範囲を調べるために、自
己相似解を用いる。自己相似解は、自己相似な時空
のダイナミクスを記述する。即ち、2.3で得られる解
析と自己相似解を比較することで、系がスケーリン
グ則に従う範囲がわかる。
自己相似解は、自己相似な座標

ξ ≡ −R

u
(12)

を用いて、2.3で与える発展方程式を表すことで得ら
れる。

3 Discussion

　本講演では、w = 1/3の場合について解析結果が
自己相似解に従う範囲を見る。その後、γ、δcをwの
関数として表して、先行研究 [3]の結果を再現するこ
とを見る予定である。
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カオティックインフレーションにおける reheating温度の制約
森 祐子 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

reheatingはインフレーションとビッグバンの間に起こった現象であるが、宇宙初期にあったことであるた
め、reheatingの詳細については未だよくわかっていない。しかし、近年の観測技術の向上により、今まで非
常に大きかった reheating温度の範囲を小さくすることが可能になった。本講演ではスペクトル指数やテン
ソルスカラー比を用いて reheating温度の範囲がどのように制限したのかをレビューする [1]。

1 Introduction

インフレーション理論は、宇宙初期の急激な加速
膨張期を記述する理論である。インフレーションの
代表的なモデルとして、ポテンシャルが V (φ) ∝ φn

で表されるカオティックインフレーションがある。こ
のうち、φ4のモデルには Higgsインフレーションが
含まれている。
　急激な加速膨張期が終わると宇宙は放射優勢期
に入る。この急激な加速膨張期と放射優勢期を繋げ
るという重要な役割を持っているのが reheating と
呼ばれる過程であるが、解明されていない部分が多
くある。例えば、インフレーションモデルに依存す
る量としてビッグバン開始時の温度を表す reheating
温度 Trh がある。これまでの研究では、Trh の取り
うる値は 1MeV≤ Trh ≤ 1016GeVと非常に範囲が広
かった。しかし、近年では Planck衛星による曲率ゆ
らぎのスペクトル指数 nsやスカラー・テンソル比 r

への制限に基づき、Trh に対してもより強く制限を
つけることが可能になってきている。
　 nsと rからカオティックインフレーションでの

Trh に対する制限をより強くつけられることを説明
する。そのために、まずインフレーション中の膨張
指数 N と ns,r がどのような関係で結びついている
のかを述べる。そこから測定誤差に起因するN の許
容範囲を求め、この結果から Trh の取りうる範囲が
どのように求められるかを説明する。n = 4のポテン
シャルの場合だとこれらの量に関係がつかなくなっ
てしまう代わりに nRと rが reheatingに関係なく決
まるという性質があるので詳しく見ていく。

2 reheating温度と膨張指数
まず、膨張指数Nkとスペクトル指数 nR、テンソ

ルスカラー比 rの関係を調べる。そのために、イン
フレーション中に horizonをでた波数 k = akHk と
現在の horizonとの比を取ると、

log
(

k

a0H0

)
= log

(
ak

ae

ae

arh

arh

a0

Hk

H0

)
= −Nk − Nrh + log

(
arh

a0

)
+ log

(
Hk

H0

)
(1)

となる。ここで、ae,arh はそれぞれインフレーショ
ン終了時と reheating時のスケール因子を表し、Nk

と Nrh はそれぞれ波数が horizonの外に出てからイ
ンフレーションの終わりまでの間と reheating まで
の間の膨張指数を表している。reheating温度 Trhは
(1)式の第 3項に

arh

a0
=
(

11
43

gs∗

)−1/3
T0

Trh
(2)

という関係式があるために暗に含まれている。gs∗は
reheating時のエントロピーの有効自由度を表してい
る。Nrhは reheating時の状態方程式パラメータwrh

を用いてフリードマン方程式から

Nrh =
1

3(1 + wrh)
log
(

ρe

ρrh

)
(3)

となる。ρe,ρrhはそれぞれインフレーション終了時、
reheating時のエネルギー密度を表している。ここで、
ρe/ρrh ≡ βとする。これを用いれば reheating温度は

Trh =
(

30
π2g∗

βρe

)1/4

(4)
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となる。g∗は相対論的粒子の有効自由度である。こ
れらを用いれば (1)式は

Nk = − log
(

k

a0H0

)
+ log

(
T0

H0

)
+ log

(
Hk

ρ
1/4
e

)
+

log

[(
11
43

gs∗

)− 1
3
(

π2

30
g∗

) 1
4
]

+
1 − 3wrh

12(1 + wrh)
log β

(5)

と変形できる。第 1項、第 2項は観測によって決定
できる量であり、第 3項、第 4項はインフレーショ
ンのモデルに依存する量になっている。最後の項に
reheating温度の寄与が含まれている。

3 reheating温度の制限
以下では

V (φ) =
1
2
m4−nφn (6)

のポテンシャルを考える。slow-rollパラメータ

ε ≡
m2

pl

2

(
V ′

V

)2

(7)

η ≡ m2
pl

V ′′

V
(8)

より、スペクトル指数 nRとテンソルスカラー比 rは
膨張指数を用いて

nR − 1 = − 1
Nk

(9)

r =
1

N2
k

(10)

と表せる。この関係式から膨張指数の測定誤差∆Nk

を求めるときに、∆Nk に寄与するのは (5)式の re-
heatingに関する項からがほとんどであるという仮定
をする。すると、reheating温度の測定誤差∆Trhは
スペクトル指数、テンソルスカラー比の場合でそれ
ぞれ

∆Nk ≈ ∆nR

(nR − 1)2
≈ 1 − 3wrh

12(1 + wrh)
log ∆β (11)

∴ ∆Trh

Trh
= O(102 − 103) (12)

∆Nk ≈ 1
2

∆r

r1+1/2
≈ 1 − 3wrh

12(1 + wrh)
log ∆β (13)

∴ ∆Trh

Trh
= O(1) (14)

となり、従来の Trh の範囲よりも範囲の幅を狭める
ことができた。

4 ポテンシャルがn=4の場合
(5)式の reheatingの寄与が含まれている最後の項

は wrh = 1/3のときに 0になる。wrh の具体的な形
は状態方程式 p = wρをインフラトンの振動期間で
時間平均を取ることで

wrh ≈ n − 2
n + 2

(15)

となることが知られている [2]。このことから、wrh =
1/3 となるのは n = 4 のときであることがわかる。
よって、n = 4の場合は膨張指数と reheating温度に関
連がつかなくなるので、今までのやり方で reheating
温度を求めるのが不可能となっている。このように、
n = 4の場合は他と比べて特殊なので詳しく見てい
く必要がある。

(6)式のポテンシャルのままでは、n = 4のモデル
は Planck衛星の観測により 99.7%の確率で除外さ
れてしまう。そこで、non-minimal couplingの作用
を考えるとジョルダンフレームでは

SJ =
∫

d4x
√
−g

[
m2

pl

2

(
1 + ξ

φ2

m2
pl

)
R

−1
2
gµν∂µφ∂νφ − λ

4
φ4

]
(16)

となる。これを、gµν →
(
1 + ξφ2

m2
pl

)
gµν(ξ は変換の

接続係数)と共形変換することによりアインシュタイ
ンフレームに移るので

SE =
∫

d4x
√
−g

[
m2

pl

2
R̃ − 1

2
gµν∂µχ∂νχ − W (χ)

]
(17)

となる。R̃は変換後のリッチスカラーを、W (χ)は
変換後のポテンシャルを表している。スカラー場 phi

と変換後の場 χの関係は

dχ

dφ
=

√
1 + (1 + 6ξ)ξφ2/m2

pl

1 + ξφ2/m2
pl

(18)
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となっている。
ポテンシャルW (χ)は χcr の値を境に

W (φ) ≈

 λ
6ξ2 m2

plχ
2 (χcr < χ � χe)

λ
4 χ4 (χ < χcr)

(19)

のように形が変化する。ここで、χeはインフレーショ
ン終了時の場の値である。ポテンシャルの形が変わ
る前後の状態方程式パラメータをそれぞれ w1,w2と
する。これらを用いれば膨張指数は先ほどの場合と
同様にして

Nk = − log
(

k

a0H0

)
+ log

(
T0

H0

)
+ log

(
Hk

ρ
1/4
e

)
+

log

[(
11
43

gs∗

)− 1
3
(

π2

30
g∗

) 1
4
]

+
1 − 3w2

12(1 + w2)
log β

+
[

1
3(1 + w1)

− 1
3(1 + w2)

]
log
(

ρcr

ρe

)
(20)

となる。(19)式より、χcr以降はポテンシャルの形が
φ4 の時と同じになっているので w2 = 1/3となる。
よって、この場合でも膨張指数は reheating温度に依
らなくなる。
このような場合の reheating温度の制限は、χcrと
インフレーション時のエネルギー密度から求めるこ
とができ、

3.4×1013GeV < Trh <

(
λ

0.25

)1/4

×1.1×1014GeV

(21)
となる [3]。また、スペクトル指数やテンソルスカラー
比も

nR = 0.9640 ± 0.0007 (22)

r = 0.0040 ± 0.0003 (23)

となり、reheatingの詳細を知らなくても値を求める
ことができた。

5 Conclusion

V = m4−nφn で表されるカオティックインフレー
ションの場合、スペクトル指数やテンソルスカラー
比を用いることで、reheating 温度の範囲を小さく

することができた。これは、φ4 の場合は通用しな
くなるが、non-minimal couplingを考えることによ
り、reheatingの詳細を知らなくてもポテンシャルか
ら reheating温度の範囲を絞ることや、スペクトル指
数、テンソルスカラー比の値を求めることができる
ことがわかった。
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Higgs Inflationと重力非最小結合

佐藤　星雅 (早稲田大学大学院 先進理工学研究科)

Abstract

Inflation モデルは数多く提唱されているが人類がこれまでに発見した粒子は標準模型のみであり、その枠組

みにおいてスカラー粒子はHiggs粒子のみである。このためHiggs粒子をインフラトンとしたHiggs Inflation

は自然な Inflationモデルである。しかし、単純に一般相対論の枠組みでこのモデルを検討すると量子的揺ら

ぎが大きすぎてしまい CMBの観測と合わない。そこで Higgs場と重力が非最小結合するモデルが考えられ

てきた。本研究では重力の非最小結合として、質量項と Ricciスカラーの結合と運動項と Einsteinテンソル

の結合を両方考慮した新しい Inflationモデルの構築を行った。その際、Disformal変換をしたのち高次の微

分項無視する近似方法で解析し、その妥当性を検証した。

1 Introduction

Inflation理論は現在標準理論となりつつあるモデ

ルであるがインフラトンは不明なままである。一方

で、人類がこれまでに発見した粒子は標準模型のみで

あるため、その枠組みにおいてスカラー粒子はHiggs

粒子のみである。このため Higgs粒子をインフラト

ンとしたHiggs Inflationは自然な Inflationモデルで

ある。しかし、単純に一般相対性理論で Higgs 場の

ダイナミクスを考えると、観測と矛盾しないような

Higgsの自己相互作用定数 λの値は 10−13ほどになっ

てしまい、加速器実験の結果 (λ ∼ 10−2 − 10−1)と

矛盾してしまう。

この問題を解決するため Higgs場と重力の相互作

用を導入するモデルが提唱された。まず最初に考えら

れたのが Higgs場がRicciスカラーと非最小結合する

理論
(
ξh2R

)
である (Spokoiny, B. L. (1984)) 。この

モデルを区別するためにここでは conventional Higgs

inflationと呼ぶことにする。次に、考えられたのが

Higgs 場の運動項が Einsteinテンソルと相互作用す

る理論 (Gµν∂µh∂νh)である。この Inflation モデル

は New Higgs Inflation と呼ばれている (C.Germani

& A.Kehagias (2010)) 。そこで、我々はこの二つの

相互作用項を含んだ Inflationモデルとして Hybrid

Higgs Inflation を提唱しその解析を行った。

この解析を行う際Disformal変換を行った。この変

換はメトリックを gµν → ḡµν ≡ Ω2 (gµν +Bµν)のよ

うに変換する Conformal変換
(
gµν → ḡµν ≡ Ω2gµν

)

を拡張した変換である。しかしこの変換ではHiggs場

の高次の微分項が大量に現れてしまい解析が困難とな

る問題があった。そこで Inflation中のインフラトン

がポテンシャルの上を”slow-roll”することに着目し、

これらの項を切り捨てることが 2011年に Germani

によって示唆された。我々はこの手法をHybrid Higgs

inflation モデルを用いてこの近似が Backgroundの

解析だけでなく観測量である cosmological perturba-

tions にも適用可能であることを数値的に検証した。

2 Higgs inflation models

重力と非最小結合する Higgs inflationのモデルと

してまず conventional Higgs inflationと New Higgs

Inflationについて紹介する。conventional Higgs in-

flationの作用は以下のように与えられる。

S =

∫
dx4√−g

[
M2

P − ξh2

2
R− ∂µh∂µh

2
− V (h)

]
(1)

hはHiggs場、ξは無次元量の結合定数である。また

ξ = 1/6でこの作用は共形不変になることが知られ

ている。Higgs場のポテンシャル V (h)は

V (h) =
λ

4

(
h2 − v2

)2 ≃ λ

4
h4 (2)

である。Inflation中を考える際は場の値 hが真空期

待値 vに対して十分大きいと考えられるため最右辺

に近似できる。今後は最右辺をポテンシャルとして
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解析を行う。この Inflationモデルは量子揺らぎのテ

ンソル成分が小さく、観測とよく整合することが知

られている。観測量は Starobinskyと同様である。

次に New Higgs Inflationは

S =
∫
dx4√−g

[
1
2M

2
PR−(gµν−Gµν

M2 )
∂µh∂νh

2 −V (h)
]

(3)

として作用が与えられる。Gµν = Rµν − R
2 gµν は

Einsteinテンソルである。またM は質量次元をもっ

た結合定数である。この非最小結合項はGalilei変換

に対して不変であることから導出された。

一般に Inflation理論では以下のように定義される

potential slow-roll parameterでモデルが特徴づけら

れる。

ϵV ≡ M2
P

2

(
dV
dϕ

V

)2

≈ ϵ (4)

ηV ≡ −M2
P

dV
dϕ

V
≈ η + ϵV (5)

観測量となる量子揺らぎのスカラー成分の power

spectrumPζ は

Pζ ≃ 1

24π2M4
P

V

ϵV
(6)

と表され、power spectrumの傾きを表す ns と量子

揺らぎのテンソル成分のスカラー成分に対する比 r

は

ns ≃ 1− 6ϵV + 2ηV , r ≃ 16ϵV (7)

として与えられることが知られている。しかし作用

に Einstein-Hilbert 項、正準な場の運動項、ポテン

シャル以外の項がある場合は以上のように解析でき

るかは自明でない。そのため conventional Higgs in-

flation では以前からメトリックを Conformal 変換(
gµν → ḡµν ≡ Ω2gµν

)
することで重力非最小結合項

をなくしてから解析を行う手法が行われてきた。し

かし、Conformal変換ではNew Higgs Inflationの重

力非最小結合項を消去することは出来ない。以上の

式を用いずとも ADM分解という計算手法で観測量

を求めることは可能であるが計算が煩雑になる。観

測された量子揺らぎの振幅から 2つのモデルの結合

定数は ξ ∼ −104,M ∼ 10−8MP と求まる。

3 Hybrid Higgs inflation

重力非最小結合項を１つもつ Inflation モデルを

議論してきたが、一般的にこれは自明ではなく、複

数の相互作用項が存在する場合が考えられる。そこ

で我々は conventional Higgs inflationと New Higgs

inflationの重力非最小結合を両方とも含んだ Inflation

モデルとして”Hybrid Higgs inflation”を提唱した。

作用は以下のように与えられる。

S =

∫
dx4√−g

[
M2

P − ξh2

2
R−(

gµν − Gµν

M2

)
∂µh∂νh

2
− V (h)

] (8)

この FLRW計量を代入し、作用を変分することで以

下の基礎方程式が得られる。

3H2 + 2Ḣ = − 1

M2
P

[(
1− 3H2

M2

)
ḣ2

2

−λ

4
h4 − 1

M2

d

dt
(Hḣ2)

] (9)

(
1 +

3H3

M2

)
ḧ+ 3H

(
1 +

3H2 + 2Ḣ

M2

)
ḣ

+6ξ
(
Ḣ + 2H2

)
h+ λh3 = 0

(10)

H2 =
1

3(M2
P − ξh2)

[(
1 +

9H2

M2

)
ḣ2

2
+

λ

4
h4

+6ξhḣH
] (11)

ここで、重力の非最小結合を消去し計算を簡略化す

るため計量を以下のように Disformal変換する。

gµν → ḡµν ≡
(
1− ξh2

M2
P

)−1(
gµν +

∂µh∂νh

2M2M2
p

)
(12)

また、場を正準化するために新しい場 ϕを以下のよ

うに定義する。

dϕ

dh
=

(
1− ξh2

M2
P

)−1
√
1− ξh2

M2
P

+
V

M2M2
P

(13)

以上より、変換後の作用は

SE ≃
∫

dx4√−ḡ

[
1

2
M2

P R̄− ḡµν
∂νϕ∂µϕ

2
− U(ϕ)

]
(14)
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図 1: 有効ポテンシャルの概形:青線がNew Higgs,赤

線が conventional Higgs,緑線が Hybrid Higgs。

となる。barはDisformal変換後の計量による量であ

ることを表す。ここで Inflation 中は、場の変化率が

小さいため、場の微分の二次以上の項は無視できる

ほど十分小さいとした。U(ϕ)は

U(ϕ) =

(
1− ξh2

M2
P

)−2

V (h(ϕ)) (15)

≃ λ

4
(h(ϕ))

4

(
1− ξh2

M2
P

)−2

(16)

であり、重力の非最小結合の効果を取り入れた有効

ポテンシャルである。図 1に概形を図示した。

この変換後の作用を変分して、変換後の基礎方程

式は

¯̇H + H̄2 = − 1

3M2
P

(
¯̇
ϕ2 − U(ϕ)

)
(17)

¯̈
ϕ+ 3H̄

¯̇
ϕ+

dU

dϕ
= 0 (18)

H̄2 =
1

3M2
P

(
¯̇
ϕ2

2
+ U(ϕ)

)
(19)

となり、変換前と比べて解析が容易であることがわ

かる。しかし高次の微分項を無視する近似を行って

いるためこの近似がいつまで成り立っているか確認

する必要がある。そこで変換の前後で Higgs場のダ

イナミクスを解析し、比較した (図 2)。 この図から

観測される e-folding 50から 60までの間は近似が十

分に成り立っていることが確認される。従って式 (6)

を用いて、量子揺らぎのスカラー成分の振幅が観測

量である約 2.2 × 10−9 であるような ξ とM の関係

が求まる。この関係を満たす場合の specral index式

(7)を求めると図 3のようになることがわかる。

N=60N=50

図 2: Higgs場の位相図:橙線が返還前青破線が変換後
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+lensing+ext

図 3: CMBによる観測的制限

4 Disformal truncation

前章で観測される領域の Backgroundでは高次の

微分項を無視した近似が十分成り立つことを確認し

たが、摂動である量子揺らぎでも同様に成り立って

いるか確認する必要がある。そこで、ADM分解を用

いて式 (6),(7)を使わずに観測量を求める。

ds2 = −N2dt2 + γij
(
dxi +N idt

) (
dxj +N jdt

)
(20)

N =1 + α, Ni = ∂iβ, (21)

γij = a2(t)e2ζ
(
δij + hij +

1

2
hikhkj

)
. (22)

これは ADM計量と呼ばれる摂動を含んだ計量であ

る。α, β, ζが摂動のスカラー成分で、hij がテンソル

成分である。初めに量子揺らぎのスカラー成分を求

める。この計量を作用に導入し、これらの摂動の 2

次まで考えるとする。α, β について変分することで

摂動の拘束条件が導出され、摂動を ζ のみで表すこ

とができる。これによって作用の摂動の 2次の部分

を含んだ項を取り出すと

S
(2)
S =

∫
dtdx3M3

Pa
3

[
GS ζ̇

2 − FS

a2
(ζ,i)

2

]
(23)
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GS =3

(
1−ξ h2

M2
P

− ḣ2

2M2M2
P

)
+

(
−3H2

(
1−ξ h2

M2
P

)
+ 9H2ḣ2

M2M2
P

+ ḣ2

2M2
P

+ 6Hξhḣ

M2
P

)

×

(
1−ξ h2

M2
P

− ḣ2

2M2M2
P

)2

(
H−ξ h2

M2
P

H− 3ḣ2

2M2M2
P

H−ξ hḣ
M2

P

)2

(24)

FS = 1
a

d
dt

 a

(
1−ξ h2

M2
P

− ḣ2

2M2M2
P

)2

H−ξ h2

M2
P

H− 3ḣ2

2M2M2
P

H−ξ hḣ
M2

P


−
(
1−ξ h2

M2
P

+ ḣ2

2M2M2
P

) (25)

この FS , GS の変化率が一定である、つまり

fS ≡ ḞS

HFS
≃ const, gS ≡ ĠS

HGS
≃ const (26)

とすると、量子揺らぎのスカラー成分の power

spectrumPζ は

Pζ =
γS
2

√
GS

F 3
S

H2

4π2
, (27)

γS ≡2
2(3−ϵ+gS)

2−2ϵ−fS/2+gS/2
−3

∣∣∣∣∣∣
Γ
(

3−ϵ+gs
2−2ϵ−fS/2+gS/2

)
Γ
(
3
2

)
∣∣∣∣∣∣
2

×
(
1− ϵ− fS + gS

2

)2

(28)

と求まる。同様にしてテンソル成分の power

spectrum,PT が求まるため、r ≡ PT /Pζ も求まる。

以上から前章で求めた ns, rとADM formalismを用

いて求めたものを比較し、以下のように ADMから

の差を評価すると

|ns − ns(ADM)|
ns(ADM)

× 100 ≲ 0.5[%] (29)

|r − r(ADM)|
r(ADM)

× 100 ≲ 5[%]. (30)

となる。これより、この近似は摂動でも十分有効で

あることが分かる。

5 Summary & Discussion

我々は conventional Higgs inflationと New Higgs

Inflationの両方の重力非最小結合項を含んだ新しい

Inflationモデルとして”Hybrid Higgs inflation”を提

唱した。観測量を計算すると、この inflationモデル

は nsの値をあまり変化させず rの値を変化させる頃

ができる特徴をもつことが確認できた。また CMB

の観測ともよく整合することが示された。

また Inflation モデルを解析する際に Disformal 変

換をした後高次の微分項を無視する近似 (Disformal

truncation)を行った。この近似は Inflation終了時で

は破れしまうが、観測できる領域においては Back-

groundだけでなく摂動量に対しても十分成り立つこ

とが分かった。これにより容易に観測量が求められ

た。この手法が他のモデルにも適用可能かは検証す

る必要がある。また Higgs場の自己相互作用 λに関

して平坦な時空での量子効果を考慮すると、現在の

電弱真空が安定でないことが分かっている。従って

この効果お考慮に入れた場合どのような変化をモデ

ルにもたらすか、または重力に非最小結合がこの不

安定性にどのような影響を与えるかは大変興味深い。

また λに曲がった時空の量子効果が加わった場合も

検証する必要がある。

Acknowledgement

共同研究者として丁寧なご指導及び議論をして下

さった早稲田大学の前田恵一教授、 Auckland大学

の Richard Easther教授、Nathan Musokeさんに感

謝申し上げます。更に、この研究のきっかけを与え

て下さった早稲田大学の安倍博之教授にこの場を借

りて感謝申し上げます。また、天文天体物理若手夏

の学校にご賛同頂き、ご支援下さった方々に深く感

謝致します。

Reference

Spokoiny, B. L. 1984, Phys. Lett , 147B, 39

Toshifumi Futamase & Kei-ichi Maeda 1989, Phys. Rev.
D 39, 399

Cristiano Germani & A.Kehagias 2010 , Phys. Rev.
Lett. 105, 011302

Stefano Di Vita & Cristiano Germani 2016, Phys. Rev.
D 93, 045005

T.Kobayashi, M.Yamaguchi& J.Yokoyama 2011, PTP,
126.3: 511-529,



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

Multi T-Model Inflation

戸塚 良太 (早稲田大学大学院 先進理工学研究科)

Abstract

本研究では 2スカラー場の T-Model Inflation のダイナミクスを解析し、密度ゆらぎとエントロピーゆらぎ

を数値的に解析した。ゆらぎのダイナミクスは、スカラー場が”ターン”する時期によって、概ね３つの場

合に分類する事ができる。解析して得られたゆらぎの量を観測値と比較して、初期値の依存性など、このモ

デルへの制限を検証した。

1 Introduction

ビッグバン宇宙論の理論的困難を解決するアイデ

アとして、インフレーション理論が提唱されている。

現在、インフレーション理論は、現象論的には好ま

しい特徴を多く持つが、実際にどのような場（イン

フラトン）がインフレーションを引き起こすかは分

かっていない。インフレーション理論のエネルギース

ケールはプランク質量より少し低い GUTスケール

程度と考えられているが、このような高エネルギー

スケールにおける物理を記述する理論が確立されて

いないというのも、インフラトンの起源が分からな

い理由の一つである。

現在、高エネルギー領域における素粒子統一理論

として有力視されているのが、超弦理論である。超

弦理論は、弦の性質から来る共形対称性を内在する。

この共形対称性は、高エネルギー現象における鍵と

なることが予想され、インフレーション理論におい

ても重要な役割を果たすと考えられる。また、10次

元で構成される超弦理論において現実の 4次元時空

を説明するには、6次元の余剰次元をコンパクト化

する必要があるが、その 4次元時空にはモジュライ

を含むスカラー場が数多く現れる。

共形対称性を持つ作用から始め、インフレーション

モデルを構築する試みは 2013年にKalloshと Linde

によって提唱されている。インフラトンが 1つの場

合は、ある程度の任意性を持つポテンシャルに対し

て、上記の観測的制限を満たすインフレーションシ

ナリオが考えられている。さらに彼らは、複数スカ

ラー場の場合においても、この理論は近似的に単一

スカラー場の場合と同じゆらぎの量を予言するとい

うことを、定性的に議論している。しかし、一般的な

初期条件においては、ダイナミクスが単一スカラー

場のモデルに近似できず、複数スカラー場を含むイ

ンフレーション理論特有の性質がゆらぎの量に影響

を及ぼす場合がある。

本研究では、複数スカラー場の T-Model Inflation

のダイナミクスを解析した後、このモデルにおける

密度ゆらぎの振幅、スペクトル指数を解析し、観測

量と比較してモデルにどのような制限がかかるか考

察する。

2 Multi T-Mode Inflationモデ

ル

まず、以下のような局所共形不変性をもつ作用を

考える。

S = −
∫

d4x
√
−g

N∑
i=1

[
1

2
(∇ϕi)

2
+

ϕ2
i

12
R (g)

+Vi (ϕi;χi)−
(
1

2
(∇χi)

2
+

χ2
i

12
R (g)

)]
(1)

ここで、Vi はポテンシャル、ϕi はスカラー場であ

る。conformal compensatorχi を導入し、ゴースト

が現れないように

χ2
i − ϕ2

i = M2
i (2)

という条件を考える。

Einstein-Hilbert作用の定義から、
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N∑
i=1

M2
i = 6M2

PL (3)

ここでMPL は reduced Planck mass である。

これらの条件の下、新しいスカラー場

χi = Mi cosh

[
φi

Mi

]
, ϕi = Mi sinh

[
φi

Mi

]
(4)

を導入すると、作用 (1)は

S =

∫
d4x

√
−g

[
M2

PL

2
R

−
N∑
i=1

(
1

2

(
∇φ2

i

)2
+ Ui (φi)

)]
(5)

と書ける。ここで Ui はポテンシャルで、

Ui (φi) = Vi

(
Mi sinh

[
φi

Mi

]
;Mi cosh

[
φi

Mi

])
(6)

である。この作用を現実的な作用とし、インフレー

ションを議論する。

このポテンシャルが、共形不変性を満たし、かつ

SO (1, 1) 対称性を破っていると仮定すると、

Vi = Fi

(
ϕi

χi

)(
ϕ2
i − χ2

i

)2
(7)

のように表すことができる。（Fi は任意関数）こ

の場合、ポテンシャル Ui は

Ui = M4
i Fi

(
tanh

[
φi

Mi

])
(8)

と書ける。このポテンシャルは Ui (∞) =

Fi (1)M
4
i = const. であり、φi ≫ Mi で平らなポテ

ンシャルになっている。簡潔な Fi の形としては、

Ui (x) =
λi

2ni
x2ni (9)

が考えられる（T-Model)。本研究では簡単のため、

i = 2, n = 2 の場合（2スカラー場）を解析する。

3 基礎方程式

本研究では、線形のスカラー摂動を含んだ

Friedmann-Lemâıtre-Robertson-Walker(FLRW) 時

空を考える。また、空間的平坦ゲージでゲージ固定

する：

ds2 = − (1 + 2A) dt2 + 2aB,idx
idt+ a2δijdx

idxj

(10)

尚、a はスケールファクター、A,B はスカラー摂動

である。バックグラウンドの基礎方程式は、

φ̈i + 3Hφ̇i + Ui,φi = 0 (11)

H2 =
1

3

[
1

2

∑
i

φ̇2
i + Ui

]
(12)

スカラー場の線形摂動方程式は

¨δφi + 3H ˙δφi+

[
k2

a2
+ Ui,φiφi

]
δφi

− 1

a3

∑
j

(
a3

H
φ̇iφ̇j

).

δφj = 0 (13)

である。ここでMPL = 1 とした。また、δφi は

スカラー場の摂動量、k は物理的なスケールである。

空間的平坦ゲージでは、曲率ゆらぎR と δφi との間

には

R =
∑
i

(
φ̇i∑
j φ̇

2
j

)
δφi (14)

なる関係がある。単一場の場合にはこのゆらぎが

超ハッブルスケールにおいて保存することが分かっ

ているが、複数場の場合は一般にエントロピーゆら

ぎも生成され、その寄与でR が保存しないことが知
られている。　

エントロピーゆらぎの寄与を見るため、スカラー場

を以下のように再定義する：

δσ ≡ (cos θ) δφ1 + (sin θ) δφ2 (15)

δs ≡ (cos θ) δφ2 − (sin θ) δφ1 (16)
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ここで、tan θ =
˙δφ1

˙δφ2
である。δσ, δs はそれぞれ断

熱場、エントロピー場のゆらぎに対応している。

再定義したスカラー場を用いると、断熱ゆらぎ、エ

ントロピーゆらぎはそれぞれ、

R ≡ H

vσ
δσ , S ≡ H

vσ
δs (17)

と定義できる。（vσ ≡
√
φ̇1

2 + φ̇2
2）本研究では、

解析の際にこれらの式を用いた。

ゆらぎの初期値は、サブホライスンスケールにおい

て、スローロール条件を満たしているならばバンチ・

デービス真空であると仮定して、

δφ1 =
Hk√
2k3

eφ1
(k) , δφ2 =

Hk√
2k3

eφ2
(k) (18)

と決める。ここで、ei (k) , (i, j = φ1, φ2) はGaus-

sian random variables

⟨ei (k)⟩ = 0, ⟨ei (k) e∗j (k′)⟩ = δijδ (k − k′) (19)

である。

4 結果

以下では、パラメーターをM1 =
√
3, λ1 = λ2 =

10−10 と固定して考える。

図 1: Hのダイナミクス（単一場 ）

図 1、図 4 は、単一場（i = 1,M1 =
√
6 ）の場合

の Hと曲率ゆらぎのパワースペクトルのダイナミク

図 2: H のダイナミクス（φ1 = 4.7MPL, φ2 =

5.3MPL ）

図 3: スカラー場のダイナミクス（φ1 =

4.7MPL, φ2 = 5.3MPL ）

スである。横軸は e−fold 数N でインフレーション

終了時を 0としている。スケール kは k = aH|N=60

と決める。図 4 より、単一場では超ハッブルスケー

ルで断熱ゆらぎのパワースペクトルが保存している

ことが確認できる。

図2、図3は、場の初期値としてφ = 4.7MPL, φ2 =

5.3MPL とした場合のハッブルパラメーターとスカ

ラー場のダイナミクスである。N ≃ 40 で、スカラー

場が”ターン”していることが分かる。

図 5は、同じバックグラウンドにおける断熱ゆらぎ、

エントロピーゆらぎのダイナミクスである。N ≃ 40
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付近でエントロピーゆらぎが生成され、同時に断熱

ゆらぎが大きくなっている事が分かる。一般に、エ

ントロピーゆらぎが存在すると断熱ゆらぎが大きく

なることが知られているが、本研究もこれを再現し

ている。今回の解析から求められたスペクトル指数

ns = 1 +
lnPR

ln k
(20)

は、単一場：ns ≃ 0.9660、複数場：ns ≃ 0.972 と

なり、複数場の場合でも、観測的な制限を満たして

いることが確認できた。

図 4: ゆらぎのパワースペクトル（単一場 ）

図 5: ゆらぎのパワースペクトル（φ1 =

4.7MPL, φ2 = 5.3MPL ）

ゆらぎのダイナミクスは、スカラー場が”ターン”

する時期により、３つの場合に分類することができ

る。上記で議論した初期値は、 N < 60 の場合であ

る。この時は超ホライズンスケールでエントロピー

ゆらぎが生成される。N ≫ 60 の時は、ゆらぎのダ

イナミクスは単一スカラー場と同様になる。N ≃ 60

の場合は、Horizon cross付近でゆらぎ成長する (図

6)。

図 6: ゆらぎのパワースペクトル（φ1 =

4.53MPL, φ2 = 5.47MPL ）

5 まとめ

本研究では、パラメータを固定し、スカラー場の初

期値の違いによるゆらぎのダイナミクスを数値的に

解析し、観測量と比較することでゆらぎの初期値依

存性を調べた。ある初期値で、複数場インフレーショ

ン特有のダイナミクスがあり、テンソルースカラー比

r や、エントロピーゆらぎの大きさをパラメータであ

る βisoは初期値によらず観測的制限を満たすが、ns

は制限を満たさない場合がある事が確かめられた。今

回は、ポテンシャルのパラメーターM1 = M2 =
√
3

の場合を解析したが、これらのパラメータが異なる

場合の解析、更に、スカラー場の数が 2つ以上の場

合の解析をし、このモデルが自然にインフレーショ

ンを説明できるのかどうかを調べる必要がある。
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CMB温度の非等方性を用いた原始磁場の観測的検証

箕田 鉄兵 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

　宇宙における磁場の起源は未解明であり、その候補として初期宇宙での磁場生成があげられるが、観測的検

証には至っていない。初期宇宙での磁場 (原始磁場)に対する現在の観測的上限値は、(Planck Collaboration

et al. 2016b)によるとMpcスケールで 4 nG程度である。そこで、私は原始磁場の強度を観測的に検証す

る新たな手法を提案した。(Sethi & Subramanian 2005)などによれば、宇宙の晴れ上がり以降に原始磁場

が存在すると、磁場によって生じるローレンツ力や中性粒子と荷電粒子の力学的摩擦によって、バリオンの

密度、温度、電離度の進化に影響を与えると考えられる。よって、原始磁場に非一様性が存在すると、バリ

オンの密度、温度、電離度にも非一様性が生じるはずである。そこで私は、このようなバリオンの非一様な

分布が熱的 SZ効果によって CMB温度の非等方性を強める可能性に注目し、原始磁場が熱的 SZ効果を通

して CMB温度の非等方性に与える影響を計算した。この結果、Mpcスケールで nG以下の原始磁場につい

ても、マルチポール l > 105 の小スケールでは、銀河団分布から示唆される熱的 SZ効果の理論予測を大き

く上回ることがわかった。本発表ではこれらの研究成果を発表する。

1 Introduction

宇宙には様々なスケールで磁場が存在する。この

宇宙における磁場の起源を明らかにすることは宇宙

物理学における大きな目標の一つである。磁場の起

源を説明する候補として、これまで長い間、初期宇

宙での磁場生成が数多く考えられてきた (Turner &

Widrow 1988)。以下、共動系で長さ λの相関を持つ

ような磁場の強度をBλとかく。多くの観測からBλ

には制限があるが、中でもとりわけ重要なのは宇宙

マイクロ波背景放射 (CMB)の非等方性による制限

である。Planck 2015によると、CMB温度の非等方

性を用いた原始磁場に対する上限値は、B1Mpc ≲ 5

nGである (Planck Collaboration et al. 2016b)。そ

こで本研究の目的は、観測量である CMB温度の非

等方性を用いて、原始磁場の強度とスケール依存性

に新たな制限を与えることである。また、本研究で

は銀河間領域のガスによる熱的 SZ効果に着目した点

が新しい。本研究においては標準的な宇宙論モデル

として flat-ΛCDMモデルを仮定し、宇宙論パラメー

タを Planck 2015の観測データ (Planck Collabora-

tion et al. 2016a)から次のように定める: H0 = 67.8

km/s/Mpc, ΩΛ = 0.692, Ωm = 0.308, Ωb = 0.048.

2 Methods

本研究において、晴れ上がり後の宇宙で原始磁場

がバリオンガスに与える影響を以下の二点から計算

した。(1) 原始磁場がローレンツ力を通して物質密度

揺らぎを生成し、(2) 双極性散逸によってバリオンガ

スを加熱する。こうしてガスの密度、温度、電離度

の時間進化を計算して、バリオンガスによって生じ

る CMB温度の非等方性をみつもった。

2.1 密度揺らぎの生成

(Wasserman 1978)で述べられているように、原始

磁場が存在すれば、晴れ上がり以降の宇宙において

磁場から生じるローレンツ力によって密度揺らぎが

生成されると考えられる。このときの密度揺らぎの

発展を記述する式は線形摂動論に従うと

∂2δc

∂t2
+ 2H(t)

∂δc

∂t
− 4πG(ρcδc + ρbδb) = 0 , (1)

∂2δb

∂t2
+ 2H(t)

∂δb

∂t
− 4πG(ρcδc + ρbδb) = S(t) ,

(2)
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のようになる。ここで H(t) はハッブルパラメータ

を表し、ρb,c と δb,c はそれぞれバリオン (添字 b)と

コールドダークマター (添字 c)の背景の密度および

密度揺らぎを示す。また、式 (1)と (2)を導出する際

に物質優勢期であることを仮定した。

ここで式 (2)において、S(t)はローレンツ力によ

るソース項を表し、以下のように与えられる。

S(t) =
∇ · (∇×B(t,x))×B(t,x)

4πρb(t)a2(t)
(3)

ここでB(t,x)は時刻 t、位置 xにおける共動系での

磁場の強さである。また a(t)がスケール因子、∇は
共動座標でのベクトル微分演算子である。本研究で

は、初期時刻 (晴れ上がり時刻)における密度揺らぎ

を δb = 0と仮定して、式 (1)および式 (2)を解いて

得られた解をバリオンガスの密度揺らぎの進化の式

として用いた。

2.2 双極性散逸による加熱

晴れ上がり以降、宇宙における水素原子のほとん

どが中性化するが、それでもわずかに電離した成分

は存在し続ける。この電離した粒子は磁場の影響を

受け、磁力線に引きづられるように運動するが、中

性粒子は磁場の影響を受けない。そのため、電離し

たガスと中性ガスとの間に相対速度が生まれ、これ

らの力学的摩擦により磁場の散逸が起こる (この現象

を双極性散逸と呼ぶ)。その結果、磁気エネルギーが

ガスの熱エネルギーに変換される。

原始磁場に起因する双極性散逸を考慮したガス温

度の時間進化は以下のようになる。

dTgas

dt
= −2H(t)Tgas +

δ̇b

1 + δb
Tgas

+
xi

1 + xi

8ργσT

3mec
(Tγ − Tgas) +

Γ(t)

1.5kBnb

−
xinb

1.5kB
[Θxi +Ψ(1− xi) + ηxi + ζ(1− xi)] (4)

ここで xiは電離度、meは電子の静止質量、σTはト

ムソン散乱の散乱断面積、kBはボルツマン定数、nb

はバリオン数密度、下添字の γ は CMBの物理量で

ある。式 (4)において、右辺の第一項と第二項は断

熱圧縮/膨張による加熱/冷却を、第三項はコンプト

ン散乱による加熱/冷却を表す。第四項は磁場の双極

性散逸による加熱項で、加熱率 Γ(t)は以下で書き表

せる。

Γ(t) =
|(∇×B(t,x))×B(t,x)|2

16π2ξρ2b(t)

(1− xi)

xi
(5)

いま、ξは電離ガスと中性ガスとの牽引係数で、ξ =

3.5×1013 [cm3/g/s]とした (Shu 1992)。また、式 (4)

の最後の角括弧で囲まれた項はその他の冷却効果で

ある。具体的には熱的制動放射、衝突励起冷却、再結

合冷却、衝突電離冷却の四種類で、これらの冷却率を

表す係数は各々Θ、Ψ、ηおよび ζ である (Fukugita

& Kawasaki 1994)。

ガス温度の時間進化の式 (4)を解くためには、電

離度 xi の値が必要となる。先行研究 (Sethi & Sub-

ramanian 2005)によると、電離度の時間進化は

dxi

dt
=

[
−αenbx

2
i + βe(1− xi) exp

(
E12

kBTγ

)]
D

+γenb(1− xi)xi (6)

を解くことによって得られる。ここでは水素原子に対

して三準位モデル (1s, 2s+2p, 自由状態)を採用し、

1sと 2s+2pでの電子の束縛エネルギーの差をE12と

する (E12 < 0)。Dは Ly-α光子による抑制因子であ

る。式 (6)の右辺において、第一項、第二項、第三項

がそれぞれ衝突再結合、光電離、衝突電離を意味し

ており、これらの係数 αe、βe および γe は数値計算

コード RECFAST (Seager et al. 1999)に従って

αe = 1.14× 10−13 ×
4.309 T−0.6166

4

1 + 0.6703 T 0.5300
4

[cm3/s] ,

βe = αe

(
2πmekBTγ

h2
Pl

) 3
2

exp

(
E2s

kBTγ

)
[ /s] ,

γe = 0.291× 10−7 × U0.39 exp(−U)

0.232 + U
[cm3/s] ,

と与える。ここで、T4 ≡
Tgas

104K
および U ≡

∣∣∣∣∣ E1s

kBTgas

∣∣∣∣∣
とした。
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2.3 CMB温度の非等方性

前節までの議論から、非一様な原始磁場はガスの

密度、温度、電離度の揺らぎを生成しうる。これら

のガスの揺らぎは、CMB光子への逆コンプトン散乱

を通じてCMB温度に非等方性を与える。CMB光子

に与える逆コンプトン散乱の強度を表す指標として、

視線方向 n̂についての yパラメータが以下のように

与えられる (Sunyaev & Zeldovich 1970)。

y(n̂) ≡
kBσT

mec2

∫
dχ aχw(χ, n̂) (7)

ここで χ は共動距離で aχ は χ に対応するスケー

ル因子である。いま三次元共動座標 x = χn̂ にお

いて w(χ, n̂) = xinb(Tgas − Tγ)|x とした。このと
き、y パラメータと CMBの温度揺らぎとの関係は

∆T/T (n̂) = gνy(n̂)であり、x ≡ hPlν/kBT につい

て gν = −4 + x/ tanh(x/2)である。よって逆コンプ

トン散乱による CMBの角度パワースペクトルは

Cℓ =

(
gνkBσT

mec2

)2 ∫
dχ

Pw(χ, ℓ/χ)

χ2
(8)

となる。ここで ℓ は多重極モーメントであり、

Pw(χ, k) は共動距離 χ における y パラメータの三

次元パワースペクトルである。また、式 (8)を導出

する際には Limber近似を用いた。

3 Simulation Setup

磁場による密度揺らぎと温度のソース項、すなわ

ち式 (3) および式 (5) は非線形な項であり、磁場の

モデルから解析的に求めることが難しい。そこで私

は以下の手順によって磁場の分布を数値的に生成し、

熱的 SZ効果の角度パワースペクトルを数値計算に

よって求めた。この節では、本研究で行った数値計

算の設定について簡単にまとめる。

本研究では原始磁場の時間進化は宇宙膨張のみに

よって決定されるものとする。また、原始磁場のモ

デルについては、本研究では原始磁場の生成機構を

特定せず、一般的な磁場のモデルを考慮して磁場の

分布を行う。具体的には、磁場のパワースペクトル

PB(k)が指数 nB の単一のべきで書けるような単純

表 1: 原始磁場のモデル
モデル Bn [nG] nB λc [kpc]

1 0.5 0.0 250

2 0.5 -1.0 162

3 0.1 0.0 131

4 0.1 -1.0 72.4

なモデルを仮定する。ここで、PB(k)は波数空間の

磁場B(k)を用いて以下のように定義する。

⟨B∗
i (k)Bj(k

′)⟩ = 4π3δ(k− k′)
(
δij − k̂ik̂j

)
PB(k) ,

PB(k) =
nB + 3

2

(2π)2B2
n

knB+3
n

knB .

(9)

ここでBnはスケール kn = 1 Mpc−1でならした磁場

の強度である。式 (9)の直感的理解の手助けとして、

いま Bλ なる物理量を以下のように導入しておく。

B2
λ =

1

2π2

∫ kλ

0

k2dkPB(k) = B2
n

(
kλ

kn

)nB+3

(10)

Bλは実空間においてスケール λでの磁場の強度を表

しており、nB = −3で磁場の強度がスケール不変と

なること、及び nB が大きくなると小スケールで磁

場の強度が増幅されることがわかる。加えて、本研

究では晴れ上がり以前における光子へのエネルギー

散逸により、原始磁場の最小カットオフスケールが

存在することを仮定した。(Jedamzik et al. 1998)な

どによれば、tr を晴れ上がりの時刻、lγ を CMB光

子の平均自由行程、λc = 2π/kcとして、カットオフ

波数は k−2
c =

B2
λc
(tr)

4πργ(tr)

∫ tr

0

lγ(t
′)

a2(t′)
dt′ で与えられる。

本研究における原始磁場のモデルはBnと nBの二

つのパラメータのみで決定される。ここでは Planck

2015 の観測と矛盾しない範囲で表 1 のようにパラ

メータを設定し、それぞれのモデルに対する CMB

温度の非等方性を見積もった。このとき、計算領域

はすべてのモデルに対して (1 Mpc)3とし、メッシュ

数はモデル 1–3については 643 であり、モデル 4に

ついては 1283とした。計算領域の各点での物理量の

時間発展は空間的に独立であるとみなし、z = 1000

から z = 10まで 67個の赤方偏移スライスをとり、

角度パワースペクトルの推定を行った。
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図 1: 原始磁場による熱的 SZ 効果の角度パワース

ペクトル。インフレーションで生成される CMB温

度の非等方性と、アタカマ宇宙論望遠鏡 (Hasselfield

et al. 2013) による観測データを黒実線および誤差

棒付きの赤点で示す。銀河団周りのガスによる熱的

SZ 効果のパワースペクトルの推定を細点線で書い

た (Efstathiou & Migliaccio 2012)。

4 Results & Discussion

表 1に示した原始磁場のモデルについては、晴れ

上がり直後に密度揺らぎが非線形領域に到達すると

いう結果を得た。よって、ガス密度を正値に保つた

め密度揺らぎの下限値を δb = −0.9と定めた。高密

度領域では、ガスの単位質量あたりに対する磁場の

加熱率が低く、衝突再結合率も非常に高いためにガ

スの温度と電離度が非常に低い状態であることがわ

かった。一方低密度領域では、磁場による加熱効率

は高いが衝突再結合率は非常に小さいため、双極性

散逸を通した加熱によって温度が∼ 105 K程度まで

上昇し、晴れ上がり以降も完全電離した状態を保つ

ことがわかった。また CMBの非等方性については、

図 1に示す通り、0.1 nG程度の原始磁場についても

ℓ ∼ 106程度の小スケールでは卓越したシグナルにな

り得るという結論を得られた。

5 Conclusion

本研究では原始磁場が CMB温度の非等方性に与

える影響について考察した。原始磁場をランダムガ

ウス場であると仮定して数値的に生成し、IGMの密

度、温度、電離度を計算した。また、これらの物理

量は強い相関を持ち、熱的 SZ効果によってCMB温

度の非等方性を作ることを初めて示した。この非等

方性はスケールが非常に小さいため、前景放射の除

去が難しいものの、将来観測で原始磁場の強度に対

する強い制限を与える可能性を得た。ただし、本研

究で採用した手法は、単純化のために密度揺らぎや

磁場構造の非線形な進化を無視している。これらの

効果を考慮した原始磁場による CMB温度の非等方

性の見積もりは、宇宙論的MHDシミュレーション

を用いることで可能になるであろう。
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重力波を用いた宇宙論パラメータへの制限
小粥 一寛 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

2015年 9月にブラックホール連星 (BBH) 合体からの重力波が LIGOにより初めて直接観測された。これに
より重力波の存在が実証されたのに加え、重力波を用いた宇宙の観測が可能であることが実証された。これ
は電磁波観測とは独立した観測手段であり、新たな宇宙の情報を得る手段となる。とりわけ、重力波を用い
た宇宙論への応用の一つとして宇宙膨張率の測定がある。本発表では、重力波を用いて宇宙膨張率の測定精
度を見積もった文献 Holz & Hughes (2005)と Nishizawa (2016)をレビューする。Holz & Hughes (2005)

では、宇宙重力波望遠鏡 LISAにより大質量 BBHまでの光度距離が決定される。加えて、電磁波対応天体
の観測によって赤方偏移を決定することで、 標準光源による観測とは独立してダークエネルギーの状態方程
式に制限を与えられることが明らかにされている。一方、Nishizawa (2016)では、地上観測器ネットワーク
を用いて重力波観測を行い、BBHの赤方偏移を BBHが属する銀河から得る。これにより、ハッブル定数が
高精度で決定できることができ、宇宙マイクロ波背景放射やセファイド変光星などの観測から得られたハッ
ブル定数の不一致を解決する手段となりうることが期待されている。これらの文献を通じて、重力波による
将来的な宇宙論パラメータへの制限を議論する。

1 Introduction

重力波は 1916 年にアインシュタインにより光速
で時空を伝搬する波として予言された。その約 100

年後、LIGO(Laser Interferometer Gravitational-

Wave Observatory) がブラックホール連星 (BBH)

の合体による重力波として 2015年に GW150914と
GW151226を、2017年に GW170104を直接観測し
た。これによりBBHの重力波を用いた宇宙論への応
用が期待され、その一つに宇宙膨張率の測定がある。
現在の宇宙は加速膨張していることが知られてい

る。これは、遠方にある Ia型超新星の光度距離と赤
方偏移の関係から導かれ、観測的な証拠として知ら
れている (e.g. Knop et al. 2003)。Ia型超新星は、最
も明るくなるときの強度が一定である。ピークの明
るさを正確に測定することは難しいが、明るさの時
間変化を観測することで、誤差 15%程度でピークの
明るさが推定できる。これを用いることで、Ia型超
新星の光度距離が推定できる。また、スペクトルを
測定することで赤方偏移が推定できる。これらより
光度距離と赤方偏移の関係から宇宙論パラメータが
推定できる。
これと同様なことが重力波を用いても可能である。

その手法の一つとして大質量 BBHの重力波を宇宙
重力波望遠鏡 (LISA)で観測し、赤方偏移を電磁波対
応天体を用いて決定することで宇宙論パラメータを
推定する手法があり 3.1節で述べる。
宇宙論パラメータに加えて、ハッブル定数 H0 も

宇宙論で重要なパラメータである。ハッブル定数H0

は、宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)とセファイド変
光星/Ia 型超新星を用いて推定されている。Planck

Collaboration et al. (2016) によれば、Planck 衛星
による CMBデータを用いたH0の推定値は±1σで
H0 = (67.8± 0.9)km/s/Mpcである。一方で、Riess

et al. (2016)によると、セファイド変光星と Ia型超新
星を用いた推定値はH0 = (73.24± 1.74)km/s/Mpc

で約 2.5σの不一致がみられる。上記以外のハッブル
定数の推定方法として重力波を用いることができ、こ
れは上述のハッブル定数の不一致を解決する手段と
なりうる。その推定方法の一つとして、地上の重力
波観測器ネットワーク (LIGO/VIRGO/KAGRA)を
用いて恒星質量 BBHが生成する重力波を観測する。
加えて、その BBHが属する銀河 (ホスト銀河)を用
いて赤方偏移を決定することでハッブル定数を推定
する手法があり 3.2節で述べる。
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2 連星が生成する重力波
はじめに、連星によって生じる重力波の発生メカ

ニズムをみる。ケプラー運動に従って、円軌道上を
動く連星が生成する重力波は以下のようになる。

h+ =
2M5/3

c [πf(t)]
2/3

DL

[
1 + (L̂ · n̂)2

]
cosΨ(t),

(1)

h× =
4M5/3

c [πf(t)]
2/3

DL
(L̂ · n̂) sinΨ(t). (2)

連星を構成する質量を m1,m2 とした時、Mc =

(m1m2)
3/5/(m1+m2)

1/5は chirp massと呼ばれる。
McはMc = (1+ z)Mcの関係にある。tは観測者か
ら見た時間、L̂は連星の単位軌道角運動量ベクトル、
n̂は観測者から連星を見たときの視線方向の単位ベ
クトル、Ψ(t)は重力波の位相、f(t)は重力波の周波
数で、f(t) = (1/2π)dΨ/dtの関係にある。また、重
力波の周波数と chirp massの関係は、

ḟ(t) =
96

5
π8/3

(
GMc

c3

)5/3

f(t)11/3, (3)

となる。この中で観測量は、h+,×, f(t), ḟ(t)となる。
f(t), ḟ(t)からMcを、h+, h×の比から L̂ · n̂を推定
することができる。以上より、光度距離 dLを推定す
ることができる。しかし、赤方偏移 z は重力波観測
のみで決定することはできない。これは質量が赤方
偏移と縮退しているために生じ、zが小さくて chirp

mass が大きいのか、z が大きくて chirp mass が小
さいのかという不定性が残るからである。そのため、
宇宙論として重力波を用いるためには、重力波観測
以外による手法によって、重力波源の赤方偏移を推
定する必要がある。

3 重力波を用いた宇宙論パラメー
タの推定

前節で宇宙論として重力波を用いるには赤方偏移
を別途推定する必要があることを述べた。これは光
度距離と赤方偏移の関係が、平坦宇宙の場合

DL(z) =

∫ z

0

c(1 + z)dz′

H0

√
Ωm(1 + z′)3 +Ωde3(1+w)(1 + z′)

,

(4)

であることから赤方偏移と光度距離を推定すること
で宇宙論パラメータやハッブル定数が推定できるか
らである。
以下、3.1節は遠方 (z > 1)の大質量 BBHが生成
する重力波観測による宇宙論パラメータの推定を述
べ、3.2節は近傍 (z < 0.1)の恒星質量 BBHが生成
する重力波観測によるハッブル定数の推定について
述べる。

3.1 電磁波対応天体を用いた宇宙論パラ
メータの推定

電磁波対応天体とは、例えば大質量ブラックホー
ルの周りに形成された降着円盤のガスの回転で生じ
る摩擦熱によって生じる X線などで電磁波と対応が
つけられる天体を指す。こうした天体から放射され
る電磁波を測定し、これにより赤方偏移を決定をす
ることができる。
はじめに、電磁波対応天体を用いることで天球上の
位置精度が向上した場合の光度距離の精度への影響を
見る。ここでは、質量m1 = 105M⊙,m2 = 6×105M⊙

のBBH連星を 10,000個用意する。ただし、BBH連
星の天球上の位置は無作為に分布させた。LISAの設
計感度を考慮しフィッシャー解析によって誤差推定を
した。その結果は、図 1となる。図 1から、天球上の
位置精度が向上すると光度距離の誤差比が減少、す
なわち光度距離の精度が向上していることがわかる。
仮に、z = 3にある BBHが電磁波対応天体で天球上
の位置が決定できた場合、光度距離の誤差比は 2%以
下となる。
また、電磁波対応天体の観測から赤方偏移の情報

が得られるため、重力波観測による光度距離の情報
と組み合わせることで、式 (4)から宇宙論パラメータ
が推定できる。平坦宇宙でハッブル定数 h0 = 0.65、
Ωm = 0.3, w = −1を仮定した場合の 1-σ における
Ωm と wの信頼楕円が図 2である。これより、重力
波源を 2つ用いた場合だけでもパラメータに強い制
限を与えることができることが読み取れる。
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図 1: ブラックホール連星までの光度距離の誤差比。
m1 = 105M⊙,m2 = 6×105M⊙の連星の場合。(Holz

& Hughes (2005)を改変)

図 2: 物質密度パラメータΩmとダークエネルギーの
状態方程式パラメータwの関係。実線は z = 1, z = 3

のBBHを 2つ観測した場合を表し、破線は 0.1 ≤ z ≤
1.7にある Ia型超新星を 3000個観測した場合を表す。
(Holz & Hughes (2005)を改変)

3.2 ホスト銀河を用いたハッブル定数の推
定

重力波観測では、重力波源の光度距離と天球上の
位置に誤差があり、この誤差によって誤差体積が生
じる。この誤差体積内の銀河の個数をカウントする
ことでホスト銀河の候補数を見積もる。仮定として、
銀河の数密度を ngal = 0.01/Mpc3とし、バイアスや
色による系統誤差は考慮しないこととする。このと
き、BBHのホスト銀河の平均候補数Nhost は、

Nhost ≡ ngal[V (dL,max)− V (dL,min)]
∆ΩS

4π
, (5)

と表せる。V (dL)は半径 dLの球の共動体積、光度距
離は dL,max = dL(zf)+∆dL, dL,min = max[dL(zf)−
∆dL, 0] で、zf は重力波源の基準となる赤方偏移、

∆dLは光度距離誤差である。重力波源の天球上の位
置誤差は

∆ΩS = 2π| sin θS|
√

(∆θS)2(∆ϕS)2 − ⟨δθSδϕS⟩2,　

で表される。⟨. . . ⟩ はアンサンブル平均を表し
δθS , δϕS は観測の誤差、∆θS ,∆ϕS は ∆θS =⟨
(δθS)

2
⟩1/2

,∆ϕS =
⟨
(δϕS)

2
⟩1/2 である。

パラメータ推定のために BBH カタログを
以下の設定で 100,000 個作る。パラメータは
M, η, tc, ϕc, dL, θS , ϕS , ι の 8 個で、それぞれ chirp

mass,換算質量,合体の時間,位相,光度距離,重力波
源の天球上の角度,視線方向と軌道角運動量との角度
である。連星を構成する各々の質量は、5M⊙−100M⊙

の間で log-flat分布をするが、総質量は 100M⊙を超
えない (e.g. Abbott et al. 2016)。重力波源の天球上
の位置や軌道角運動量は無作為に選び、単位共動体
積あたり単位時間あたりの合体率は一定とする。ま
た、光度距離 dLと天球上の位置 θS , ϕsに着目するた
め、ブラックホールの自転は考えないものとする。1

以上の設定で、LIGOの設計感度の観測器ネットワー
クによる重力波観測を想定しフィッシャー解析するこ
とで誤差推定をした。
ホスト銀河の候補数が 1個以下、すなわち特定で

きる場合は図 3から ∆ΩS が小さいときでこのとき
光度距離の誤差比∆dL/dLも小さくなる。このよう
なホスト銀河が決定できるような BBHの特徴は、

• 質量分布はホスト銀河の候補数とは独立

• Signal-Noise Ratio(SNR)は大きい

• 赤方偏移 zは小さく z ≲ 0.1

であることが読み取れる。つまり、z ≲ 0.1の銀河カ
タログが完璧に揃えば、BBHの赤方偏移を推定する
ことができることが示唆され、この事実からハッブ
ル定数を推定することができる。ここでホスト銀河
が決まった (Nhost < 1)BBHの数を Ngold と表すこ
とにする。ハッブル定数の測定誤差をフィッシャー解
析により見積もる。ここでは、平坦な ΛCDM モデ
ル宇宙を仮定し、パラメータはハッブル定数 H0 と
Ωmを用いた。結果は図 4となる。図 4より、Ngold

1実際、LIGOによる 3つのイベントの観測ではスピンは小さ
いことがわかっている。(e.g. Abbott et al. 2016, 2017)
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が 10個,30個,50個観測できた場合、H0の誤差比は
各々HLVのとき、1.1%,0.62%,0.47%、HLVKのとき、
1.0%,0.57%,0.44%となる。
Abbott et al. (2017) によれば、LIGO の観測か

ら予想される BBHの合体率は、中間値として 32回
/Gpc3/年とされている。ここでは、合体率を 30回
/Gpc3/年と仮定する。z < 1で HLVで観測可能な
個数は 2052個/年となる一方、Nhost < 1となるの
は 4 個/年となる。HLVK の場合は、2620 個/年で
Nhost < 1となるのは 9個/年となる。この違いは観
測器の数が増えたことによって角度分解能が向上し
たためである。
以上より、数年の観測によってハッブル定数が 1%

以下の精度で推定できることがわかる。

図 3: BBH カタログのパラメータの確率分布
(Nishizawa (2016)を改変)

4 Conclusion

BBHによる重力波を観測することで、宇宙論パラ
メータの制限が可能であることを紹介した。2017年
6月、ESA(欧州宇宙機関)は LISAを次期宇宙科学
ミッションとして選定をし 2034年に打ち上げが予定
されている。また、地上重力波望遠鏡の VIRGOや
KAGRAも近々稼働が予定されており、重力波観測
への期待が高まっている。宇宙を解明する手段とし
て、人類はこれまでは電磁波を用いて様々な現象を
観察してきた。重力波は、電磁波とは異なる特徴を
持ち、質量が運動することによって発生する。この

w/ sys. error

w/o sys. error

図 4: Ngoldとハッブル定数の測定精度の関係。赤は
HLV、青はHLVKの場合である。点線は系統誤差を
考慮していない場合、実線は系統誤差を考慮した場
合を表す。系統誤差は、銀河の固有速度によるもの
で、速度分散は 300km/sとされている。(Nishizawa

2016)

全く異なった起源による波動を観測手段として得る
ことで、一層宇宙の謎を解明できるであろう。
特に、ホスト銀河が特定できる BBHを 30個観測

すれば、誤差は約 0.6%とハッブル定数の不一致問題
を解決する手段の一つになりうることが Nishizawa

(2016)では示唆されており、宇宙論の問題解決の手
段として大いに期待される。
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重力波による一般的なスカラー・テンソル理論の制限
那須　千晃 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

これまでの観測により、現在の宇宙が加速膨張していることが判明している。この加速膨張を説明するため
に、ダークエネルギーと呼ばれる未知の物質を導入する試みがある。しかし現時点では、このような物質が
実在することを示す観測事実は存在しない。そこで、ダークエネルギーを導入せずに一般相対論を修正する
ことで宇宙の加速膨張を説明するという試み（修正重力理論）が注目されている。これに含まれるものとし
て、一般相対論にスカラー場を加えるスカラー・テンソル理論が盛んに研究されている。
一般相対論では重力波は光速で伝播するが、修正重力理論では重力波の伝播速度は必ずしも光速に等しいと
は限らない。重力波の伝播速度 cg は、例えば cg < cの場合に宇宙線の観測から cg/c− 1 & −10−15 という
制限がつけられている [1]。 cg への制限は、理論を峻別する際に有用であるため、他の制限手段も模索され
ている。
そこで、本講演では論文 [2]をレビューする。まず “phase lag method”と呼ばれる観測テストを用いた手法
によって、 cg へ新たな制限をつける。次に、場の運動方程式が２階になる最も一般的な単一スカラー・テン
ソル理論 [3]において、 φ → φ + const.というシフト対称性を課した場合に、伝播速度の光速からのずれを
定式化する。この結果と今回つける cg への制限から、修正重力理論の峻別が期待される。
以降、 c = G = 1の単位系を用いる。

1 Introduction

CMBの観測から、現在の宇宙が加速膨張している
ことが明らかになっている。一般相対論を拡張して
宇宙の加速膨張を説明するために、Einstein方程式
に宇宙定数を加えた

Gµν + Λgµν = Tµν (1)

のように方程式を書き換えるモデル ( ΛCDMモデル
など)が考えられている。しかし、この宇宙定数の起
源は明らかになっていない。このために、宇宙定数
を導入せずに、重力そのものを拡張した “修正重力理
論（スカラー・テンソル理論）”が考えられている。
この理論は、重力場にスカラー場を加えることで宇
宙の加速膨張を説明する理論である。今日、様々な
タイプのスカラー・テンソル理論が提唱されている
が、提唱されている全ての理論が現実に即している
かどうかは明らかになっていない。そこで、一般相
対論では重力波の伝播速度が光速に等しいという点
から、重力波の伝播速度に制限を課すことを用いて、
修正重力理論を制限する試みがなされている。すで

に、論文 [1]では、光速に対する重力波の伝播速度に

cg/c − 1 & −10−15 (2)

という制限が与えられることが判明している。

2 Horndeski理論から考えられる
重力波の伝播速度

本講演では論文 [2]をレビューする。
まず初めに、包括的なスカラー・テンソル理論であ
るHorndeski理論 ([3][4][5])を用いて、重力波の伝播
速度を求める。Horndeski理論のラグランジアンは

L = G2(φ, X) − G3(φ,X)�φ

+ G4(φ,X)R + G4X(φ,X)
[
(�φ)2 − (∇µ∇νφ)2

]
+ G5(φ,X)Gµν∇µ∇νφ − 1

6
G5X(φ,X)

[
(�φ)3

−3�φ(∇µ∇νφ)2 + 2(∇µ∇νφ)3
]

(3)

である。添え字 X は X の微分を意味する。ラグラ
ンジアンは、スカラー場とスカラー場の運動項で表
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される任意関数 Gi(X)を含み、二階微分までを含む
場の方程式が得られる。今、

φ → −φ, φ → φ + const. (4)

という対称性 (reflection symmetry, shift symmetry)
を満たすとき

L = G(X)R + GX(X)
(
(�φ)2 −∇µ∇νφ∇µ∇νφ

)
(5)

という項のみに制限される (quartic shift-symmetry
Horndeski theory, [3][4][5])。このラグランジアンに、
gµν → gµν + hµν、φ → φ + ϕという摂動を考えて、
摂動の二次の項だけを取り出す。
スカラー場の運動項 X が

X = −1
2

(∂(φ + ϕ))2

= −1
2
(∂φ)2 − ∂φ∂ϕ − 1

2
(∂ϕ)2

:= X + X0 (6)

となることから、任意関数 G(X)は、

G(X) ' G(X) + X0GX (7)

と展開できる。以上から、ラグランジアンの二次は

L =
1
2

[hµνDµν,ρσhρσ + hµνDµνϕ + ϕDϕ] (8)

となる。 Dはバックグラウンドとその微分、微分演
算子をまとめて表した係数である。ある点での重力
波に興味があるので、Riemann normal coordinate
を採用する。この座標系は、測地線上のある点の接
ベクトルに沿って張られる座標系である。この点周
りで計量 gµν は

gµν ' ηµν − 1
3
Rµρνσxρxσ + · · · (9)

と展開でき、点周りではローレンツブーストと空間
回転の自由度が残る。
ラグランジアンに含まれる変数について

xµ → λxµ, ϕ → 1
λ

ϕ, hµν → 1
λ

hµν (10)

と書き換え、スケーリングリミット λ → 0をとる。
1
λ の字数が一番大きいところのみ注目し、TTゲー

ジをとる。スカラー場のゆらぎ ϕを無視する。する
と、ラグランジアンの二次は

L =
1
2
hµν [G� + GXφρφσ∂ρ∂σ]hµν (11)

のみが残る。以降このラグランジアンを使う。宇宙
膨張をほとんど無視できるスケールで、 ∇φがタイ
ムライクであるときを考える。Riemann normal co-
ordinateではほとんど局所慣性系と見ることができ
るので、座標を回転して ∇φ = (φ̇, 0, 0, 0)に変換す
る。このときのラグランジアンは

L =
1
2

[(
G − GX φ̇2

)(
ḣTT

ij

)2

− G
(

~∇hij

)2
]

(12)

となる ([3][4][5])。よって伝播速度は

c2
g =

1
1 − GX

G φ̇2
(13)

となる。例えば任意関数 Gを定数としたとき、伝播
速度は光速に等しくなり、このときのラグランジア
ンは一般相対論のそれに相当する。以上から、重力
波の伝播速度はスカラー場の任意関数に依存するこ
とがわかる。

3 WDSJ0651+2844 を用いた
Phase lag test

r 離れた距離を電磁波が伝播するのにかかる時間
と、伝播速度 cgの重力波が伝播するのにかかる時間
との差は

∆t = r

(
1
cg

− 1
c

)
:=

r

c
εg (14)

である。このことから、光速と伝播速度が異なれば、
電磁波と重力波の伝播時間にずれが生じることが分
かる。

Phase lag testでは、WDSJ0651+2844を用いる。
この連星系から出てくる重力波は、レーザー干渉計
LISAを用いて観測する。この系は LISAと同じ平面
上で円運動をしているため、 h× の偏極は限りなく
0に近づくため、重力波は h+の偏極のみが伝わると
考えることができる。図 1の ∆xは、円運動の直径
を x軸方向に射影した長さである。干渉計から見る
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図 1: WDSJ0651+2844の概要図

と、系の円運動は直線が伸び縮みしているように見
える。このため、 ∆xと h+ は、

∆x ∝ cos(2ω(t − r/c)) (15)

h+ ∝ cos(2ω(t − r/cg)) (16)

と表すことができる。∆xと h+の lagを τ0とし、連
星系と干渉計との距離を r0 としたとき

τ0 := εg
r0

c
(17)

と定義する。Fisher解析を用いて、典型的な値を入
れたとき、LISAの観測の精度から εg の誤差は

|εg| =
c

r0
τ0 & 2 × 10−12

(
kpc
r0

)(
∆τ0

0.2s

)
(18)

である。

4 Conclusion

quartic shift-symmetry Horndeski-theory から得
られる重力波の伝播速度は、任意関数の取り方によ
って値が光速と異なりうることが判明した。また、
Phase lag testから、光速に対する伝播速度のずれの
上限が式 (18)から与えられることが判明した。以上
の二つの条件と論文 [2]から、数値的条件を満たし、
重力波の伝播速度が変わるようなものとそうでない
ものに制限することができる。
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背景重力波を用いた宇宙ひもの起源の探索

松井 由佳 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

初期宇宙で起きた相転移や超弦理論から、ひも状の高エネルギー領域である宇宙ひもの存在が示唆されてい

る。これらの宇宙ひもは宇宙を漂う中で衝突してひも同士が組み換わり、宇宙ひもネットワークを形成する。

相転移起源と超弦理論起源の宇宙ひもの相違点は、宇宙ひもの質量とひもの組み換え確率である。宇宙ひも

はひも同士の組み換えの際に、尖った構造であるキンクを生成すると考えられている。キンクからは絶えず

重力波が放出され、それらの重力波が重なり合うことで多波長の背景重力波を作り出す。そのため、キンク

由来の背景重力波は、キンクの数と尖り具合 (キンクの分布) に依存する。本研究では、相転移起源と超弦

理論起源の宇宙ひも上のキンクの分布の時間発展を明らかにした。その際、超弦理論起源の宇宙ひもネット

ワークにのみ存在する Yジャンクションと呼ばれる三叉路構造がキンクの分布に与える変化を取り入れた。

そして、キンクの分布を用いてキンクから放出される背景重力波のスペクトルを見積もることで、宇宙ひも

の起源の解明に繋がる宇宙ひもの質量と組み換え確率に観測的制限を与えた。

1 Introduction

高温高密度で誕生したこの宇宙は、膨張に伴って

温度が下がることで様々な相転移を引き起こし、ひも

状高エネルギー領域の宇宙ひもが生成されると考え

られている (Kibble 1976)。また、初期宇宙の理論モ

デルの一つである超弦理論によっても類似した性質

の宇宙ひもの生成が示唆されている (Sarangi & Tye

2002)。同じ起源同士の宇宙ひもは衝突して組み換わ

り、宇宙ひもネットワークを形成する。二つの起源

の宇宙ひもの相違点はひもの組み換え確率と宇宙ひ

もの質量であり、これらを観測的に探ることで、宇

宙ひもの生成機構の特定を行うことができる。

宇宙ひもを観測する手段として、宇宙ひもから放

出される重力波が最近注目されている。宇宙ひもは

ひも同士の組み換えによって、ホライズンスケール

の長さの長いひもと輪状のループを生成し、ひも上

に尖った構造であるキンクを作り出す。キンクは長い

ひも上を光速で移動することで四重極運動を生み出

し、重力波を放出する (Damour & Vilenkin 2001)。

そしてこれらの重力波が重なり合って多波長の背景

重力波を形成する。そのためこの背景重力波はキン

クの数と尖り具合 (キンクの分布)に依存する。相転

移起源の長いひも上のキンクから放出される背景重

力波の先行研究は数少なく (Kawasaki et al. 2010)、

背景重力波のパワースペクトルを求めるために必要

である、宇宙ひもネットワークの進化を取り入れたキ

ンクの分布の時間発展が未だ明らかとなっていない。

また、超弦理論起源の長いひも上のキンクから放

出される背景重力波のパワースペクトルも明らかと

なっていない。超弦理論起源の宇宙ひもネットワー

クのみに存在する Yジャンクションと呼ばれる三叉

路構造は、キンクの分布に大きな変化をもたらすと

考えられている (Binétruy et al. 2010)。そこで本研

究では、Yジャンクションがキンクの分布に与える

影響を取り入れ、相転移起源と超弦理論起源の長い

ひも上のキンクの分布の時間発展とキンクから放出

される背景重力波のパワースペクトルを求めた。こ

れを元に、重力波干渉計の Advanced LIGOやパル

サータイミングを用いた重力波検出器の SKAなどを

用いて、宇宙ひもの質量と組み換え確率に観測的制

限を与えた。

2 Formulation

2.1 String dynamics

一様等方宇宙ds2 = −dt2+a(t)2dx2 = gµνdx
µdxν

において、宇宙ひもの運動を見ていく。1次元の物体

である宇宙ひもは、4次元時空上では world sheetと

呼ばれる 2次元平面を作る。そこでworld sheetの座
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標を ζ0は時間的、ζ1は空間的とすると、宇宙ひもの

座標は xµ = xµ(ζ0, ζ1)と書ける。相転移起源・超弦

理論起源の宇宙ひもの作用は Nambu-Goto作用

S[xµ] = −µ
∫

d2ζ
√
−det(γab) (1)

と書ける。µは宇宙ひもの単位長さあたりの質量、γab
はworld sheetの計量であり、γab = ∂xµ

∂ζa
∂xν

∂ζb gµν と書

ける。式 (1)の作用を xµで変分することで一様等方

宇宙での宇宙ひもの運動方程式

ẍ+ 2
ȧ

a
ẋ(1− ẋ2) =

1

ϵ

(
x′

ϵ

)′

(2)

が得られる。ここでは ϵ ≡
√

x′2

1−ẋ2、aはスケールファ

クターである。ドットは ζ0、プライムは ζ1での微分

を表す。宇宙ひもの運動方程式の解 p±(ζ
0, ζ1)は

p± ≡ ẋ∓ 1

ϵ
x′ (3)

と表現される。これは宇宙ひも上を伝搬する波であ

り、left, right moving modeと呼ばれる。

2.2 Scaling law

相転移起源・超弦理論起源の宇宙ひもはひも同士

が衝突して長いひもとループを生成する。これらを

宇宙ひもネットワークと呼ぶ。各々の起源の長いひ

もの間隔は、ホライズンスケール tに比例するスケー

リング則が成り立ち、長いひもの本数はホライズン

内で保存される。このメカニズムは、ホライズン内

に入る宇宙ひもの長さと、ループとなって長いひも

から切り離される長さが均衡することで成り立つ。

スケーリング則は、ひも同士の間隔を一つのパラ

メータ L で表現するモデルで記述でき (Martins &

Shellard 1996)、相転移起源の長いひも同士の間隔と

ひもの移動速さ vの時間発展は、

dL

dt
= HL(1 + v2) +

1

2
cpv (4)

dv

dt
= (1− v2)

(
k(v)

L
− 2Hv

)
(5)

と書ける。ここで H = ȧ/a、cはループができる確

率、pは組み換え確率、k(v) ≃ 2
√
2

π
1−8v6

1+8v6 である。こ

の時間発展方程式は、Yジャンクションに繋がる超

弦理論起源の長いひもの質量が全て等しい場合でも

成り立つ。その際、相転移起源では p = 1、超弦理論

起源では 10−3 < p < 1となる。式 (4)と式 (5)を数

値的に解くと、L ∝ tを得る。

2.3 Distribution of kinks on cosmic

string & cosmic superstring

キンクの尖り具合である sharpness ψは

ψ ≡ 1

2
(1− p+, 1 · p+, 2) (6)

と定義され、添え字の 1, 2はキンクの右側、左側を

意味する。キンクは宇宙膨張の影響を受けて時間と

共に鈍っていく。

まず、相転移起源の長いひも上のキンクの分布を

考える。体積 V 中のキンクの分布 N の時間発展方

程式は

∂N

∂t
(ψ, t) =

∆̄V

γ4t4
g(ψ)+

2ζ

t

∂

∂ψ
(ψN(ψ, t))− η

γt
N(ψ, t)

(7)

と書ける (Martins & Shellard 1996)。右辺第 1項目

はひも同士の衝突する確率から得られるキンクの生

成項、第 2項目はキンクの数の保存から得られる宇

宙膨張によるキンクが鈍る効果、第 3項目はループ生

成時にループへ移るキンクの数を表す。∆̄はキンク

の生成する割合、g(ψ)は生成する sharpnessの分布、

γはひも同士の間隔の比例定数、ζはキンクの鈍る速

度、ηはループに移動する割合である。∆̄, γ, ζ, ηの

時間発展は式 (4)と式 (5)を解くことで得られる。

次に超弦理論起源の長いひも上のキンクの分布を

考える。キンクが Yジャンクションに入ると、透過

するキンクが 2つ、反射するキンクが 1つでき、入

射したキンクは消失する。Yジャンクションに繋が

るすべての長いひもの質量が等しい時、透過・反射

したキンクの sharpnessは平均的に 0.72倍、0.49倍

になる (Binétruy et al. 2010)。この時、超弦理論起

源の長いひも上のキンクの分布の時間発展方程式は

∂N

∂t
(ψ, t) =

p∆̄V

γ4t4
g(ψ) +

2ζ

t

∂

∂ψ
(ψN(ψ, t))

− η

γt
N(ψ, t) +

2α

t
N

(
ψ

0.72
, t

)
+
α

t
N

(
ψ

0.49
, t

)
− α

t
N(ψ, t) (8)
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と書けると考えられる。第 1, 2, 3項目は式 (7)と同

様、第 4, 5, 6項目はYジャンクションから透過、反

射、入射するキンクの数である。右辺第 1項目に p

が入った理由は、キンクは宇宙ひもの衝突と組み換

えによって生成するためである。第 4, 5項目のN の

中の ψ/0.72, ψ/0.49は透過、反射して ψとなるキン

クを表している。そして第 4, 5, 6項目の αは 1つの

キンクが時間 t中に通過する Yジャンクションの数

であり、α/t = 1/(γt)と書ける。

2.4 Gravitational wave background

キンクはたわんだ長いひも上を運動することで重

力波を放出し、それらの重力波が重なり合うことで

背景重力波を形成する。背景重力波の密度パラメー

ター Ωgw は、振動数 f を用いて

Ωgw(f) =
2π2f2

3H2
0

∫
dz

z
Θ(n(f, z)− 1)n(f, z)h2(f, z)

(9)

と書ける。Θは階段関数であり、重力波の数 n(f, z)、

一つのキンクからの重力波の強さ h(f, z)は

n(f, z)=
1

2
θm(1 + z)−1zf−1

×ψmax
N(ψmax, t)

V
(γt)−1 dV (z)

dz
(10)

h(f, z)=
Gµ{ψmax(ω, t)}1/2γt
{(1 + z)fγt}2/3r(z)

Θ(1− θm) (11)

θm={(1 + z)fγt}−1/3, r(z)=

∫ z

0

dz

H(z)
(12)

dV

dz
=
4πa3r2(z)

H(z)
(13)

である。ψmax とは、ある振動数 ω = 2πf の背景重

力波に最も寄与する(
ψ

N(ψ, t)

V (t)/(γt)2

)−1

∼ ω−1 (14)

を満たす sharpnessである。

3 Results & Discussion

相転移起源・超弦理論起源の長いひも上のキンク

の分布の時間発展方程式 (7)、(8)を数値的に解いて

図 1: 相転移起源・超弦理論起源の長いひも上のキン

クの分布。赤色の実線が相転移起源の長いひも上の

キンク、残りの破線が異なる pでの超弦理論起源の

長いひも上のキンクの分布を表している。

得たキンクの分布が図 1である。生成当初は鋭かっ

たキンクが宇宙膨張によって鈍されるため、鈍った

キンクが多いことが分かる。また、図 1では相転移

起源よりも超弦理論起源のキンクの方が少なく見え

る。これは超弦理論起源のキンクは Yジャンクショ

ンの透過項と反射項によって尖ったキンクが鈍った

キンクへ飛ばされるからである。また、組み換え確

率 pの減少に伴ってキンクが少なくなっている。こ

れは pが小さいとひも同士の組み換えが起きにくい

ため、ホライズン内に長いひもがたまり、ひも同士

の間隔と Yジャンクション同士の間隔が狭まって Y

ジャンクションに入りやすくなるからである。

図 2は、得られたキンクの分布を用いてキンクか

ら放出される背景重力波を計算したものである。相

転移起源のキンクからの背景重力波は振動数と共に

増加する。これは、高振動数の背景重力波は鈍った

キンクによって作られており、鈍ったキンクの方が

ホライズン内に多数存在するためである。また、超

弦理論起源のキンクからの背景重力波は中高振動数

領域ではその強度が振動数に依存しないことが明ら

かとなった。この理由は以下の通りである。Yジャ

ンクションによるキンクの鈍化によって、一つのキ

ンクからの重力波は時間が経つほど弱まるため、キ

ンク生成時に放出した重力波が背景重力波に一番寄

与すると考えられる。また、ホライズン内の長いひ

もの本数は保存されるため、ホライズン内で生成さ
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図 2: 宇宙ひもの質量が Gµ = 10−9 の時の相転移起

源・超弦理論起源の長いひも上のキンクから放出さ

れる背景重力波のパワースペクトル。Gは万有引力

定数。線の意味は図 1と同じであり、黒線は重力波

検出器の感度曲線である。

れるキンクの数はいつも同じとなる。従って、背景

重力波に一番寄与するキンク生成時の sharpnessと

その時のホライズン内のキンクの数が、振動数に依

存しないことが原因と考えられる。図 2のさらなる

特徴として、pが小さくなるほど背景重力波の強度

は強くなる。これは pの減少に伴い、ホライズン内

の長いひもの本数が増え、ホライズン内のキンクの

数が増加するためである。

図 3 は、図 2 のパワースペクトルと Advanced

LIGO、PPTA、SKAを用いた宇宙ひもの質量と組

み換え確率の観測的制限である。すでに稼働してい

図 3: 宇宙ひもの質量と組み換え確率の制限図。塗り

つぶされた領域がそれぞれの重力波検出器で検出が

可能である質量と組み換え確率の領域である。

る PPTAではキンク由来の背景重力波は検出されな

かったため、図 3の青色の領域は棄却される。また、

Advanced LIGOと SKAを用いれば、図の赤色と黒

色の領域である宇宙ひもの質量と組み換え確率の宇

宙ひもの観測が可能であることを明らかにした。

4 Conclusion

本研究では、初期宇宙で生成が示唆される相転移

起源・超弦理論起源の宇宙ひもの中でも、長いひも

上のキンクから放出される背景重力波に注目し、宇

宙ひものネットワークの進化を取り入れたキンクの

分布の時間発展を求め、背景重力波のパワースペク

トルを得た。求めたパワースペクトルから宇宙ひも

の物理的特徴である質量と組み換え確率に観測的制

限を与え、Advanced LIGOや SKAではキンク由来

の背景重力波の観測の可能性があることを示唆した。
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重力波のリングダウンは事象の地平面の存在証拠か？

奥村 貴司 (近畿大学大学院 総合理工学研究科)

Abstract

一般的に、連星の合体からの重力波リングダウン信号は、合体で形成された天体が事象の地平面をもつこと、

つまりブラックホールであることの証拠として考えらえている。この予想は、リングダウンの中間時点での

波形が、合体後の天体の準固有振動によるものであるという仮定に基づいている。しかし、最近 Cardoso ら

(2017)は、合体後の天体がライトリングを伴うとてもコンパクトな天体であれば、事象の地平面を持たなく

ともリングダウン波形を生じること、そして準固有振動の最終段階を詳細に探査して初めて事象の地平面の

存在がわかることを指摘した。本発表では、この Cardosoらの研究を紹介し、事象の地平面の検証方法を議

論する。

1 Introduction

重力波は、アメリカの研究グループ LIGOによっ

て、2015年 9月 14日に初めて直接観測され、コンパ

クト連星系からの重力波であることがわかった。つま

り、重力波天文学の幕開けである。重力波は現在まで3

例発見されており、そのすべてがコンパクト連星から

のものである。その重力波信号は 3つの段階で特徴づ

けられ、inspiral(2つの天体が互いに楕円軌道を描き

ながらだんだん接近する段階)、merger(2つの天体が

合体する段階)、ringdown(合体後、振動が止まるまで

の落ち着く段階)がある。一般に、Ringdown波形は、

最後に形成される物体の quasinormal modes(QNMs)

によって支配されている。もし、合体後がKerrブラッ

クホールなら、QNMスペクトル全体は、ブラック

ホールの質量と角運動量からでのみ特徴づけられる。

そして、重力波リングダウンはコンパクト天体の事

象の地平面の存在を証明する。

2 ライトリング, リングダウン,

QNMs

ブラックホールのQNMsは、事象の地平面で、特

有の境界条件と密接に関係している。もし合体によ

り形成された天体が事象の地平面をもっていないな

ら、境界条件は完全に変わり、それゆえ QNMの構

造にも大きく影響する。一般に、リングダウン波形

の振動数や減衰時間は、ライトリング (光子の不安定

円軌道)のスケールと密接に関係することが知られて

いる。それゆえ、リングダウンは最終的に形成され

る天体がライトリングを持つ限り、ホライズンの存

在にはあまり依存しない。

もし最終的に形成される天体がブラックホールな

ら、ホライズンでの ingoing条件から、リングダウ

ンの波はブラックホール内部へと伝搬する波である

と考える。しかし、もし最終的に形成された天体が

ブラックホールでない場合は、その天体のライトリ

ングのリングダウン振動数と一致すると予想されて

いる。

3 設定

このようなリングダウンとQNMsの区別は、これ

まで観測的に確かめられたことはなかった。ここで

は、リングダウン信号とライトリングを伴うホライ

ズンのないコンパクト天体の QNMsの分析を行う。

その簡単な具体的モデルとして、ここではワームホー

ル (図 1)から放出される重力波を考える。

ここでの議論はワームホールだけでなく、gravastar

や、compact boson starなどの場合にも当てはまる

と考えられる。ここで、質量Mのシュワルツシルト計

量を考える。シュワルツシルト座標の計量は ds2=-

Fdt2+F−1dr2+r2dΩ2、F=1-2M/r と書ける。ワー

ムホールの「くびれ」の位置を r=r0、カメ座標では



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

図 1: traversable wormholeの図。ホライズンのない

コンパクト天体に伴う動的過程のイラスト。赤の点

線はワームホール時空中で放射状に落ち込む粒子で、

もう一方の宇宙に現れる。黒の曲線はワームホール

の喉であり、グレーの曲線は Light ringを表す。

r∗(r0)=0と設定し、r∗=0の左右の時空領域を+と-の

記号で区別することにする。+側 (-側)で r∗>0(r∗<0)

とする。ここで、カメ座標 dr/dr∗=±Fを用いる。「く

びれ」の位置にある、物質の球殻のエネルギー密度

と表面圧力は、

σ = − 1

2πr0

√
F (r0), p =

1

4πr0

(1−M/r0)√
F (r0)

(1)

となる。 質量が µp≪Mの時、この時空におけるエ

ネルギーを Eとしたときの粒子の四元速度は、

uµp≡dxµp/dτ = (E/F,∓
√
E2 − F, 0, 0) (2)

で表され、τ は固有時間であり、座標時間 tp は

t′p(r) = ∓ E

F
√
E2 − F

(3)

である。ここで、” ′ ”はｒに関する微分である。ワー

ムホールに落下する物体は、有限時間 [tp(r0)]で、ワー

ムホールを通過するものとする。その物体のエネル

ギー運動量テンソルは、

Tµν = µp

∫
(dτ/

√
−g)uµpuνpδ[xµ − xµp (τ)] (4)

である。アインシュタイン方程式から導かれる、

Regge-Wheeler-Zerilliの方程式は、

d2ψ(ω, r)

dr2∗
+ [ω2 − Vl(r)]ψ(ω, r) = Sl,

(5)

Vl = 2F [
9M3 + 9M2λ+ 3Mr2Λ2 + r3Λ2(1 + Λ)

r3(3M + rΛ)2
],

(6)

ここで、　

Sl =
2
√
2µpE(9 + 8Λ)1/4eiωtp

F (3M + rΛ)2ωt,p(r)

× [F 2t,p[2iΛ + (3M + rΛ)ωt,p]− (3M + rΛ)ω],

(7)

Λ = (l − 1)(l + 2)/2, l ≥ 2. (8)

ソースタームは+と-側で異なる。Regge-Wheeler-

Zerilli関数

Ψ(t, r) =
1√
2π

∫
dωe−iωtΨ(ω, r) (9)

は、r∗=0において、dΨ/dr∗、Ψは連続であるとする。

4 QNM

ワームホームのQNMsは、Sl=0におけるマスター

方程式の固有値問題によって定義される。境界条件

は、+と-の領域の境でそれぞれ、ψ±∼ e±iωr であ

る。境界条件はカメ座標で考え、r0の部分において、

dψl(0)/dr∗=0および ψ(0)=0を課す。 図 2にワー

ムホールの場合とブラックホールを考えた場合の有

効ポテンシャルを表す。r∗=0でワームホールの「く

びれ」が存在するので、有効ポテンシャルは対称で

あり、r∗<0でもう一つのバリアが生じている。ゆえ

に、r0≤3Mとした、間にあるポテンシャルの井戸の

間でトラップされた 2つのライトリングのワームホー

ルでは、long-lived modesを持つ。

5 ライトリングとQNMs

直感的には、ワームホールとブラックホールとで

は、リングダウン信号は大きく異なると期待するか

もしれない。しかし図 3に示すように、ライトリン
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図 2: カメ座標における有効ポテンシャル (l=2)。上

の図は (r0=2.001Mでの)traversable wormholeにつ

いて。下の図はシュワルツシルトブラックホールに

ついてである。

グを含みブラックホール極限 (r0→ 2M)に近いワー

ムホールは、初期段階ではブラックホールと極めて

良く似た波形を生み出すことが分かった。

ワームホールに特有の QNMsは、リングダウン後

半でのみ励起する。その特徴的なタイムスケールは

∆t =

∫ 3M

r0

dr

F
∼ −2Mlog

(
ℓ

M

)
(10)

である。BH極限 (ℓ→0)においては、すべてのQNMs

は振動数が似ており、後半で特有の振動パターンを

示す。

6 まとめ

リングダウン信号の初期段階は最終的に形成され

る天体の QNMs ではなく、ライトリングの性質に

強く依存することを示している。もしホライズンを

持たない天体の質量が BHに近いなら、リングダウ

ンの初期段階は、BH の QNMs と一致するだろう。

GW150914では、ホライズンについての最終的な証

拠ではなく、一般相対論的な効果であるライトリング

の存在を強く支持している。本論文の結果は、LIGO、

VIRGO、KAGRAのような重力波観測装置は、リン

グダウンの後半を取り出し解析するべきであること

を示している。

図 3: 波動関数 (l=2)、r0=2.001M、E=1.5(上図)、

E=1.01(下図)の場合に関する図。赤の曲線がホライ

ズンのない天体を考えている場合で、黒の曲線がシュ

ワルツシルトブラックホールについての場合であり、

両者について比較した図である。
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静的なブラックホール連星が作る時空中の円軌道

安積　伸幸 (大阪市立大学大学院 理学研究科)

Abstract

ブラックホール連星の研究は近年の宇宙・重力分野において非常に重要であるが、一般的なブラックホール

連星の厳密解を得ることは非常に難しい。しかし最大電荷を持つ複数のブラックホールによる時空は厳密解

が得られておりMajumdar-papapetrou metric で記述できる。

文献 [1]では、二つの最大電荷ブラックホールが作る時空の解析の足がかりとして円軌道となる測地線の存

在とその安定性の一部分について調べている。今回はこの文献のレビューに加え、同様の解析についてもう

少し詳しく行う。

1 Introduction

Reissner-Nordstrom metricで記述されるブラック

ホールは最大電荷を持つ場合に限り、それが満たす

Einstein方程式の解は静的を仮定すれば線形解とな

り、任意の場所に任意の個数の最大電荷ブラックホー

ルが存在する時空を厳密に記述することができる。こ

の時空は厳密に記述できることから、一般的なブラッ

クホール連星が作る時空の特徴を調べる足がかりと

して多くの研究がなされている。

文献 [1]では、二つの最大電荷ブラックホールが作る

時空中に、円軌道である測地線が現れる条件と場所

を調べ、さらに赤道面内の軌道の動径方向の安定性

について論じている。これらは二つのブラックホー

ルの質量に依り、nullな場合と timelikeな場合でそ

れぞれ条件が異なる。

今回は、文献 [1]のレビューに加え赤道面内の軌道に

対して、動径方向と垂直な方向の安定性を調べ、一

定の領域に留まり続ける測地線が存在する条件を解

析した。また赤道面外に現れる円軌道の数や存在領

域が、二つのブラックホールの質量に対してどう変

化するかをより詳しく調べた。

2 Methods

2.1 問題設定

　空間に対して円筒座標をとり、全質量

M1,M2 の最大電荷ブラックホールがそれぞれ

　 (0, 0, 1), (0, 0,−1)にある場合の時空を考える。

この時空の計量は

ds2 = −U−2dt2 + U2(dR2 +R2dϕ2 + dz2)　 (1)

U(R, z) = 1 +
M1√

R2 + (z − 1)2
+

M2√
R2 + (z + 1)2

(2)

と書ける。

アフィンパラメーター λにたいして　

ẋµ ≡ dxµ/dλ, pµ ≡ gµν ẋ
ν (3)

とすると,時空が軸対称・静的であることから測地線

に沿った保存量

pt ≡ −E, pϕ ≡ Lz (4)

が存在する。また 4元速度は

ẋµẋµ = κ, κ =

−1 (timelike)

0 (null)
(5)

を満たすので、これに保存量を代入し整理すると、軌

道の基本式

1

2
Ṙ2 +

1

2
ż2 + Veff (R, z) = E2/2 (6)

Veff (R, z) ≡ 1

2

(
L2
z

R2U4
− κ

U2

)
:有効ポテンシャル

(7)

が得られる。この有効ポテンシャル　 Veff (R, z) を

用いて円軌道となる測地線を調べていく。
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2.2 円軌道の存在範囲

円軌道は、空間的に閉じた軸対称の測地線であり

∂Veff

∂z
= 0 and

∂Veff

∂R
= 0 (8)

を満たす測地線である。R方向の条件を書き換えると

M1

M2
=

1 + z

1− z

(
1− 4z

R2 + (z + 1)
2

)3/2

　 (9)

となる。 M1

M2
> 0 なので、(9)を満たす zの範囲、即

ち円軌道が存在する範囲は −1 < z < 1である。ま

た (9)より z = 0 ⇒ M1 = M2 であるので、等質量

の diholeの場合のみ赤道面 (z=0面)に円軌道となる

測地線が存在する。質量の比を q = M1/M2 とし　

q = 1と q ̸= 1 の場合に分けて議論する。

2.3 q = 1 の時

2.3.1 赤道面内の円軌道

q = 1 の時、赤道面に円軌道が存在する。
∂Veff

∂z

∣∣∣
z=0

= 0 ⇒ M1 = M2 ≡ M なので、赤道

面内の円軌道は

∂Veff

∂R

∣∣∣
z=0

= 0 (10)

を null(κ = 0)と timelike(κ = −1 )の場合にそれぞ

れ解けばよい。

nullの場合は解は角運動量に依存せず (10)の解が

円軌道である。timelikeの場合は解が角運動量に依存

し、これは言い換えると、ある動径Rに対して適切な

角運動量を与えれば、timelikeな円軌道が存在すると

いうことである。よって timelikeの場合 (10)は角運動

量Lzの条件に置き換えられて、L2
z/2 = L2

z/2(R) > 0

を満たす Rの領域に円軌道が存在するので、これを

満たす Rの領域を調べればよい。

2.3.2 赤道面外の円軌道

(a)nullの場合

z ̸= 0の時

∂Veff

∂z

∣∣∣
z ̸=0

= 0 ⇔ R2
e(z) = 4Ae(z)− (z + 1)2 (11)

Ae(z) ≡
4z

1−
(

1−z
1+z

)2/3　 (12)

となり

∂Veff

∂z

∣∣∣
R2=R2

e(z)
≡ −1

4
fe(z) = 0 (13)

の解を求めればよい。

(b)timelikeの場合赤道面外の timelikeな円軌道の

解析には”local velocity”β　を用いる。local velocity

とは、測地線の四元速度を tetrad

et = U∂t, eR = ∂R/U, eϕ = ∂ϕ/RU, et = ∂t/U

(14)

で見たときの、三元速度である。測地線が円軌道で

あることを仮定すると、測地線方程式の R成分は

β =

√
U

U +R∂U
∂R

− 1　 (15)

となる。timelikeの時 0 < β < 1なので、これに (15)

を代入した条件を満たす zの領域に円軌道が存在す

るので、これを調べればよい。

2.4 q ̸= 1 の時

赤道面内に円軌道は存在しないので、基本的に2.3.2

の場合と同様の解析を行う。R2
e(z), Ae(z), fe(z)のか

わりに

R2
u(z) = 4Au(z)− (z + 1)2 (16)

Au(z) ≡
4z

1− q2/3
(

1−z
1+z

)2/3 (17)

∂Veff

∂z

∣∣∣
R2=R2

u(z)
≡ −1

4
fu(z) = 0 (18)

を用いる。また q > 1と仮定する。(この仮定は一般

性を失わない)

2.5 円軌道の安定性

円軌道の安定性は求めた円軌道の点 (R,z)が有効

ポテンシャル Veff (R, z)の極小点 (安定)、極大点 (不
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安定)、鞍点 (不安定)のいずれであるかを判別すれば

よい。これは、Veff (R, z) のヘッセ行列

H =

(
∂2Veff

∂R2

∂2Veff

∂R∂z
∂2Veff

∂R∂z
∂2Veff

∂z2

)
(19)

のトレース tr(H)と行列式 det(H)の符号を調べれ

ばよい。null、timelikeに関わらず

∂Veff

∂R
= 0, and ,

∂Veff

∂z
= 0 ⇒ Tr(H) > 0 (20)

であるので、極大点は存在しない。よって det(H) の

符号を調べれば、円軌道の安定性がわかる。

特に赤道面の円軌道では常に ∂2Veff

∂R∂z = 0 とな

るので、det(H) =
∂2Veff

∂R2

∂2Veff

∂z2 となり、安定性は
∂2Veff

∂R2 ,
∂2Veff

∂z2 のみで決まる。

3 Results

3.1 赤道面内の円軌道

(a)null

nullの円軌道は質量がM(≡ M1 = M2) > M̄ ≡√
27/8 ≈ 1.83712の時、赤道面上に二つ存在する。

それぞれの動径座標を Rp1
, Rp2

(Rp1
> Rp2

)とする

と常に

∂2Veff

∂R2

∣∣∣
R=Rp1

< 0,
∂2Veff

∂R2

∣∣∣
R=Rp2

> 0 (21)

である (図 1参照 )。

図 1: null,z=0の場合の有効ポテンシャル

また、安定性についてはM ′ ≡
√
27/4 ≈ 2.598076

とすると

∂2Veff

∂z2

> 0 (R >
√
2)

< 0 (R <
√
2)
　 (22)

Rp1
>

√
5, Rp2

>
√
2 (M̄ < M < M ′)

<
√
2 (M ′ < M)

(23)

なので ((23)は図 2参照)、globalな安定性は図 3の

ようになる。

図 2: 質量Mとそれぞれの動径座標の関係

図 3: null,z=0の円軌道の安定性

(b)timelikeの時

timelike な円軌道の存在範囲は、L2
z/2 =

L2
z/2(R) > 0より

0 < R < Rp2 or Rp1 < R (24)

である。また安定性については、

M∗ ≡ (13+
√
129)

√
710+70

√
129

50(7+
√
129

≈ 1.02949 とすると

∂2Veff

∂R2
= 0の解 R =

無し (M < M∗)

Rluco, Rlsco (M∗ < M)

(25)

(ここで Rluco < Rlsco)

∂2Veff

∂R2

> 0 (0 < R < Rluco, R < Rlsco)

< 0 (Rluco < R < Rlsco)
(26)

であり、∂2Veff

∂z2 の符号は (22)に一致するので、time-

like な円軌道の存在領域と global な安定性は M に

よって変化し、図 4のようになる。

3.2 赤道面外の円軌道

赤道面外の円軌道は (11)(16)より z = constの面

に対してただ一つの円軌道しか持たない。よって、円
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図 4: ttimelike,z=0の円軌道の存在領域と安定性

軌道が存在する zを求めれば自動的に円軌道の位置

が求まる。

(a)null

赤道面外の null 円軌道は (13) または (18) の

解であり、(13) の解は M < M ′ の場合に限り

zp+
, zp− (zp+

> zp− , zp+
= −zp−)の 2個が存在す

る。(18)の解は 2個の場合と 4個の場合 (zp1
< zp2

(<

zp3
< zp4

)とする)があり q,M(M1 = qM,M2 ≡ M)

の二つのパラメータに依存する。(q,M)と円軌道の

個数は図 5のような関係にあり、有限な (q,M)の範

囲で円軌道が 4個あることがわかる。

図 5: nullの円軌道の個数と (q,M)の組み合わせ

(b)timelike

0 < β < 1より timelikeな円軌道の存在範囲は

q = 1 ⇒ zp− < z < 0, 0 < z < zp+ (27)

q ̸= 1

⇒ zp1
< z < zequ, zsing < z < zp2

(, zp3
< z < zp4

)
　

(28)

zequ =
1 + q − 2

√
2

1− q
, zsing =

q − 1

q + 1
(29)

となる。

4 Future Work

赤道面外の円軌道の安定性については解が完全に

与えられれば判別することができるが、二つのパラ

メータに対して解を解析的に求めることは困難であ

るので、数値的に与えられた解に対して判別した結

果を二つのパラメータの組に対して包括的にまとめ

たい。また実際の宇宙では binary blackholeは相対

的に回転していると考えられるので (1)の計量に対

して摂動的に相対的な回転を与えてやり、時空がど

う変化するか調べていく。この際、静的な場合に安

定な円軌道周りに溜まった光や物質がどのように運

動するかを調べ、binary blackhole周りの興味深い現

象、特に single blackholeでは起こりえないような現

象が確認できることを期待する。

5 Conclusion

静的な extremal RN dihole が作る時空中には

globalに安定な円軌道があることが確認できた。こ

のような測地線はは single blackholeが作る時空では

存在せず binary blackhole特有の性質であることが

考えられる。
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重力波を用いた非一様宇宙の検証

芦田 尊 (大阪市立大学大学院 理学研究科)

Abstract

現代宇宙論の標準モデルでは宇宙は非常に大きなスケールで一様等方と仮定している。しかし、我々の宇宙

が非常に大きなスケールで非一様かつ等方であると仮定すると、宇宙の加速膨張を示す観測データをダーク

エネルギーの導入や重力理論の修正なしに説明することができる。一様等方宇宙モデルと非一様宇宙モデル

では局所的な膨張率の値が異なり、この局所的な膨張率を観測する手段として redshift drift が有効であると

考えられている。重力波干渉計 DECIGO・BBOは redshift drift を観測し、2つの宇宙モデルを区別でき

る観測能力を持つ。本発表では重力波源として中性子連星を考え、重力波干渉計での redshift drift の測定

精度について議論する。

1 Introduction

我々の宇宙が一様かつ等方であると仮定すると、観

測データによると宇宙は加速膨張していることが知

られている。一方、非一様等方宇宙モデルを仮定す

ると、宇宙の加速膨張をダークエネルギー・重力理

論の修正なしに説明することができる。2つの宇宙

モデルは局所的な膨張率が異なるので、直接的に宇

宙の加速膨張を観測することができれば 2つの宇宙

モデルを区別できる。また、2つの宇宙モデルを区別

できれば、ダークエネルギー問題を解決する可能性

もある。

非一様等方宇宙モデルの例として、LTB時空を考

える。LTB時空のメトリックは

ds2 = −dt2 + ∂rR(t, r)
2

1− k(r)r2
dr2 +R2(t, r)dΩ2 (1)

で与えられる。R(t,r),k(r)はアインシュタイン方程

式より定まる任意関数。

宇宙の加速膨張を観測するには、宇宙膨張による

redshiftの時間変化である redshift driftを観測する

ことが有効である。

一方、一様等方宇宙モデルにおける redshift

drift∆tzは

∆tz = H0∆t0(1 + z − H(z)

H0
) (2)

を満たす。∆t0は観測時間、H(z),H0はそれぞれ red-

shiftが zの時,現在のHubble parameterである。Λ-

CDM宇宙モデルでは、0＜ z＜ 2の範囲で∆tz＞ 0

であることが観測からわかっている。

一方、LTB時空における redshift drift∆tzは以下

の微分方程式を満たす。

d

dz
(
∆tz

1 + z
) =

1

(1 + z)2
∂2t ∂rR

∂t∂rR
∆t0 (3)

エネルギー密度が rに対して単調増加している場合、

（３）の右辺が負であることが分かっている。さら

に z=0において redshift driftが起こらない。つまり

∆tz＝ 0より LTB時空では 0＜ zの範囲で∆tz＜ 0

である。故に 0＜ z＜ 2の範囲での∆tzの符号が分

かれば 2つの宇宙モデルを区別できる。しかしなが

ら、∆tzの大きさは一年間の観測で 10−10のオーダー

でしか変化せず観測するには非常に困難である。し

かし、将来計画されている重力波干渉計 DECIGO・

BBOは z＜ 2の範囲での redshift driftを観測でき

る可能性を持っている。

そこでDECIGO・BBOを用いた redshift driftの

測定精度について議論する。重力波源として中性子

連星を考え、宇宙膨張の加速度による重力波の位相

のシフトから redshift driftを観測する。

2 redshift driftによる重力波の位

相の補正について

宇宙膨張の加速度による重力波の位相の補正につい

て考える。中性子連星の質量m1,m2とする。観測者
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の系での coalescence timeを tcとする。∆t≡tc-tと定
義する。∆teを源の系での coalescencに対する時間と

し、∆T≡(１＋ zc)∆teを定義する。zcは coalescence

の時の redshiftとする。∆t,∆Tについて

∆t = ∆T +X(zc)∆T
2 (4)

の関係を満たす。acceleration parameter X(z)を以

下のように定義する。

X(z) ≡ H0

2
(1− H(z)

(1 + z)H0
) (5)

一様等方空間における∆tzと X(z)の関係は

∆tz = 2(1 + z)∆t0X(z) (6)

にある。

鞍点法を用いて、波形をフーリエ変換したものは

以下のように表現される。

h̃(f) = eiψacc(f)h̃(f)|noaccel (7)

ψacc(f) ≡ −2πfX(zc)∆T (f)
2 (8)

h̃(f)|noaccel は宇宙膨張を考慮しない場合の波形を
フーリエ変換したものに対応している。

∆T (f) = 5(8πMzf)
−8/3Mz (9)

redshifted chirp mass Mz ≡ M(1+zc)η
3/5

（total mass M ≡ (m1 +m2))

(symmetric mass ratio η ≡ m1m2/M）

3 Numerical Setups

redshift drift∆tz の測定精度を見積もる。源の連

星系を特徴づける binary parameterとして以下が考

えられる。

θi ＝｛lnMz, ln η, β, tc, DL, ϕc, θ̄s, ϕ̄s, θ̄L, ϕ̄L, X｝

β を spin-orbit coupling parameter, ϕ̄c を coales-

cence phase, DL を luminosity distance とする。

(θ̄s, ϕ̄s) は太陽系の重心を中心としたときの連星系

の方向を指定し、(θ̄L, ϕ̄L)はその座標系における連

星系の軌道面の傾きを表している。(図１)

図 1: 座標系

binary parameters　 θiの測定精度についてFisher

analysisを用いることで見積もる。検出器の noiseは

定常かつ正規分布に従うものとする。このとき、pa-

rameter θi の確率分布は正規分布に従うこと知られ

ている。標準偏差は ∆θi ≡ (Γ−1)
1/2
ii で与えられる。

ここで Fisher Matrixは

Γij ≡ 4Re

∫ ffin

fin

df
∂ih̃

∗(f)∂j h̃(f)

Sn(f)
(10)

と定義される。Sn は検出器の noise spectrumを表

す。積分範囲の上限値と下限値は以下

fin = (256/3)−3/8π−1M−5/8
z ∆t

−3/8
0 (11)

ffin = 100Hz (12)

fin,ffin はそれぞれ、観測を開始した時の振動数

と検出器の検出できる振動数領域の上限値を表し

ている [2]。m1=m2=1.4M⊙,tc=ϕc=β=0 とする。

以下、Λ-CDM が正しいとして計算を行う。観測

から、H0=70km/Mpc, 宇宙論パラメータの値は

Ωm=0.3,ΩΛ=0.7とおく。

δz=0.1の中に存在するbinaryの数を∆N(z)とし、

∆N(z) = [4πa0(z)]
2ṅ(z)(dτ/dz)δz∆t0 (13)

であらわされる。
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a0r(z) =

∫ z

0

dz′

H(z′)
(14)

dτ/dz = (1 + z)H(z)
−1

(15)

ｚにおける Hubble parameterは

H(z) ≡ H0

√
Ω0(1 + z)3 +ΩΛ (16)

と与えられる。a0 は現在の scale factor,r(z) を co-

moving distance,τ を proper look back timeとする。

ṅ(z)≡ṅ0R(z)は単位 comoving volume・単位 proper

timeあたりの連星の数を表している。現在の値は観

測より ṅ0 ＝ 10−6[Mpc−3yr−1]であることが分かっ

ている。Rは zの関数として以下

|z| =


1 + 2z z ≤ 1

3
4 (5− z) 1 ≤ z ≤ 5

0 z ≥ 5

(17)

zk≡0.1k+0.05(k=0,1,...) として各 zk において、

104setsの (θ̄s, ϕ̄s, θ̄L, ϕ̄L)を乱数のとったものを用意

し [Γ−1]
1/2
ii を計算し、各 zkにおける平均 [Γ−1)ii]ave

を求める。各 zkにおける測定精度は以下のように与

えられる。

∆θi = 8−1/2∆N(zk)
−1/2[(Γ−1)ii]ave (18)

4 Results

図 2はDECIGO/BBOを用いて 5年間観測した場

合の∆tzの測定精度を表している。z≃0.5の付近で

∆tz>0を観測することができる。図 3は観測時間を

10年にしたものである。図 3 は∆tz＞０より高い信

頼精度で測定できる。

図 2: 5年間観測した場合の∆tzの測定精度

図 3: 10年間観測した場合の∆tzの測定精度

5 Conclusion and Discussions

DECIGO・BBOを用いて宇宙の加速膨張を直接的

に測定する測定精度について議論してきた。Λ-CDM

モデルが正しいと仮定すると、5～10年の観測で red-

shift drift が正であることを観測することができる。

このことから LTBvoidモデルを棄却することができ

る。ここではΛ-CDMモデルが正しいと仮定した。し

かし,ほかにもダークエネルギーを持つ宇宙モデルが

存在する。ただ、ほかの宇宙モデルにおける redshift

drift ∆tzの値は Λ-CDMと近い値をとると考えられ

ている。それゆえ、この結果は Λ-CDMに限ったも

のではないことを強調しておく。
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地上に設置された重力波干渉計を用いた場合、重力

波のイベント数が少ないために redshift driftを観測

するのは非常に困難である。しかしながら、DECIGO

や BBOとともに Einstein Telescoopを用いること

で、redshift driftの観測精度はより改善されると考

えられている。

また、連星の軌道は円であることを仮定した。しか

し将来的には、偏心性を持った連星系における ∆tz

の測定精度について見積もる必要がある。ここでは、

単純なモデルとして LTB 時空を考えたが、Swiss-

Cheese宇宙モデルなど他のモデルを用いた場合を考

える必要がある。
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軸対称時空におけるカオス現象と重力波

南 佳輝 (早稲田大学大学院 先進理工学研究科)

Abstract

本研究ではテスト粒子から放出される重力波を解析し、そこから得られる情報とカオス現象との間にどの

ような関係があるのかを調べる。重力波のモデルとして、対称軸上に特異点が存在する時空を考え、その時

空中を運動するテスト粒子から放出される重力波の解析を行う。まずテスト粒子の軌道を求め、Poincare断

面と Lyapunov指数を用いて軌道がカオスであるかどうかを判定する。次に、軌道がカオス的であるものと

そうでないものそれぞれについて、波形やスペクトルの計算する。その重力波形・スペクトルからストーク

スパラメータを計算し、重力波の偏極をカオスとそうでないものとで比較する。これらの解析結果から、カ

オス現象から放出される重力波の特徴を議論していく。

1 Introduction

2016年 2月に、LIGOで重力波の直接観測に成功し

たことが発表された（LIGO Scientific Collaboration

and Virgo Collaboration（2016））。それに続いて２

つ目、３つ目の重力波も観測された。観測された重

力波はどれも連星ブラックホールからのものであり、

連星を構成するブラックホールの質量や、合体後の

ブラックホール質量まで解析された。ここまで重力

波を解析できたことには、既に重力波の波形やスペ

クトルの理論的予測がなされてきた背景がある。

連星ブラックホール以外にも、既に多くの天体現

象に関して重力の波形やスペクトルが理論的に研究

されている。しかし、これらの研究は規則正しい天体

運動を中心に行われており、カオス現象を伴うよう

な複雑な系を扱っているものは数少ない。特に、一般

相対論で記述されるような強重力場中におけるカオ

ス現象についてはほとんど研究されていない。一般

的な力学系はその多くが非可積分系であるため、カ

オス現象を伴うような系は自然界に多く存在すると

考えられる。そのため、重力波が観測された今、そ

のような系から放出される重力波の研究は、今後発

展するであろう重力波天文学において重要になって

くると考えられる。

そこで本研究では重力波のモデルとしてカオス現

象に注目し、放出される重力波がカオスでない現象

の時とでどのように違うのかを調べる。軸上に特異

点が存在する軸対称時空を考え、テスト粒子の軌道

を計算し、カオス的軌道とそうでない軌道とに分類

する。各軌道ごとにそこから放出される重力波に対

し波形・スペクトル解析を行い、その結果を用いて

ストークスパラメータを計算する。これらの結果か

らカオス現象と重力波の関係について議論する。

2 N-Curzon Spacetime

対称軸上にＮ個の Curzon型特異点が存在する時

空（以後 N-Curzon時空と呼ぶことにする）を考え

る。この時、円柱座標において、時空の計量は次式

で表される（Curzon（1924））。

ds2 = −e2Udt2

+ e−2U [e2k(dρ2 + dz2) + ρ2dϕ2] (1)

U : = −
N∑
i=1

Mi

ri
(2)

k : = −1

2

∑
i ̸=j

MiMj

rirj
− 1

2

N∑
i=1

M2
i ρ

2

r4i
(3)

ri : =
√
ρ2 + (z − bi)2 (4)

ただし、biは軸上の特異点の位置、Miは特異点の質

量を表す。今回は N = 2,M1 = M2 = M の場合に

ついて計算する。この時、ある初期値に対してテス

ト粒子はカオス的振る舞いをする（Sota, Suzuki and

Maeda（1996））。
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N-Curzon時空中のテスト粒子の Hamiltonianは，

H =
1

2

[
−e−2UE2 +

e2U

ρ2
L2e2U

2k{(pρ)2 − (pz)2}
]

= −µ2 (5)

pρ = ρ̇ (6)

pz = ż (7)

で与えられる。ただし、E、µ，Lはそれぞれテスト

粒子のエネルギー、質量、角運動量の z成分、ȧは a

の固有時間による微分を表す。これによりテスト粒

子の正準運動方程式が求められる。

また、本研究ではこの正準運動方程式を数値計算

によって解いているので、保存量による誤差評価が

必要となる。N-Curzon時空は軸対称なので、E、L

は保存量であるから、式 (5)より、数値計算の誤差が

評価できる。本研究ではこの誤差が 10−6以内になる

範囲で計算を行う。

3 Quadrupole Formula

本研究では四重極公式を用いて重力波の解析を行

う。四重極公式により、重力波の +モード、×モー
ドはそれぞれ次のように書ける。

h+ = {(hxx − hyy)cos2ψ + 2hxysin2ψ} cos2θ + 1

4

− (hxx + hyy − 2hzz)
sin2θ

4

− (hxzcosψ + hyzsinψ)sinθcosθ (8)

h× = {2hxycos2ψ − (hxx − hyy)sin2ψ} cosθ

2

+ (hxzsinψ − hyzcosψ)sinθ (9)

hij ≡ 2µ

r

∂2

∂t2

(
XiXj − 1

3
δijXkXk

)
(10)

ただし、(r, θ, ϕ)、Xiはそれぞれ重力波の観測者、テ

スト粒子の座標を表す。本研究では重力波の θ = π
2，

ϕ = 0として議論していく。

4 Stokes Parameters

重力波の偏極の解析には Stokesパラメータを用い

る。重力波の Stokesパラメータは次のように表され

る（Kato, Soda（2015））。

I = |h+|2 + |h×|2 (11)

Q = |h+|2 − |h×|2 (12)

U = h∗+h× + h∗×h+ (13)

V = i(h∗+h× − h∗×h+) (14)

ここで、

hR =
h+ + ih×√

2
(15)

hL =
h+ − ih×√

2
(16)

とすると、V は次のように書き換えられる。

V = |hL|2 − |hR|2 (17)

式 (11)～(14), (17)より、Iは重力波の振幅、Q,U は

直線偏極度合、V は円偏極度合を表す。

5 Lyapunov Exponents

軌道がカオスであるかどうかの判定には Poincare

断面だけでなく、Lyapunov指数も用いる。Lyapunov

指数を求めるためにある N次元の軌道に対する位相

空間の偏差ベクトルwを考える。この時、wの発展

方程式は次のように書ける。

ẇ =
[
J2N ·D2H

]
·w (18)

ここで、

[
D2H

]
ij
=

∂2H

∂xi∂xj
(19)

J2N =

(
0N IN

−IN 0N

)
(20)

ただし、xは位相空間における位置座標を表す。

この偏差ベクトルを用いて、Lyapunov指数 λは

次のように定義できる。

λ = lim
t→∞

1

t
ln

|w(t)|
|w(0)|

(21)
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6 Results

ある二つの軌道に対するリャプノフ指数を図１に

示す。青、オレンジの配色はそれぞれ初期条件が

(ρ0/M, z0/M, pρ0/µ, p
z
0/µ) = (3.4, 0.0, 0.024, 0.0),

(ρ0/M, z0/M, pρ0/µ, p
z
0/µ) = (2.8, 0.5, 0.0, 0.0087)

の時にそれぞれ対応しているただし、ともに E/µ =

0.943, L/µM = 6.8である。青の軌道は値が指数関

数的に減少しているのに対し、オレンジの軌道は値

が収束していることが分かる。よって以下では青の

軌道は規則的、オレンジの軌道はカオス的として議

論を進める。

カオス的軌道からと、規則的な軌道からの重力波

のスペクトルを図 2，3に示す。カオス的軌道の重力

波スペクトルには、規則的な軌道では見られないよ

うな細かな構造が見られることが分かる。しかし、そ

れと同時に、規則的な軌道と同様に特徴的な周波数

に強いピークが見られる。

カオス的軌道の時と、規則的な軌道の時の重力波

の Stokesパラメータをそれぞれ図 4～6に示す。どち

らの軌道でも主な偏極は円偏極となっているが、カ

オス的軌道の時は偏極以外の偏極が多く混じってい

ることが分かる。

7 Conclusion

カオス的な軌道の重力波スペクトルには、細かな

構造が見られた。これはカオス的軌道に様々な周期

の運動が入り混じっているためであり、これはカオ

ス的軌道からの重力波の特徴であると言える。また、

特徴的な周波数にピークが見られるが、これはテス

ト粒子の r、z、ϕそれぞれが主となる周期を持って

いるためであると考えられる。そのため、カオス的

軌道のような複雑な現象から放出される重力波でも、

これらの特徴的なピークを解析することで、重力波

源の情報を得ることができると考えられる。

重力波の偏極については、円偏極が主となってい

た。これはテスト粒子の軌道が円軌道に近いため、放

出される重力波も円偏極が主となっていると考えら

れる。しかし、カオス的軌道のものは規則的な軌道

図 1: Lyapunov指数

図 2: +偏極スペクトル

図 3: ×偏極スペクトル

に比べて円軌道からのずれが大きいため、規則的な

軌道以上に円偏極以外の偏極も入り混じっていると

推測される。これもスペクトルの時と同様に、カオ

ス的軌道からの重力波の特徴であると言える。

以上のことから、カオス的軌道からの重力波には、

規則的な軌道からの重力波と比べ、スペクトルや偏

極に複雑な構造が見られることが分かる。しかし、こ

の結果だけではこの系に特異な特徴である可能性が

あるため、異なる系に対しての解析が必要となる。こ

れは今後の課題とする。また、そのような細かな構

造は振幅が主要なピークに比べて小さく、観測時の

ノイズに埋もれ、観測できない可能性がある。その
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図 4: Q

図 5: U

図 6: V

ため、ノイズも考慮した議論が必要となる。これに

ついても今後の課題とする。

さらに、議論の正当性を確かめるために、軌道が解

析的に明らかである可積分系において、テスト粒子

の軌道に対する Stokesパラメータの振る舞いについ

て調べる必要がある。これに関しては Schwarzschild

時空において現在解析を進めている。
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重力波を用いた Horndeski 理論由来の加速膨張への制限

新居 舜 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙の加速膨張を説明する方法に、Horndeski理論を用いたものがある。Horndeski理論は修正重力理論の

1つで、通常ある自由度 2のテンソル場に加えてスピン 0のスカラー場を自由度として持つ、運動方程式が

2回微分までを含む最も一般的な重力理論である。Horndeski理論は 4つの任意関数を用いて決定されるが、

Bellini&Sawicky 2014 により、観測量に関係する 4 つパラメータを指定することでモデルの分類が可能と

なった。そのうち、重力定数の時間変化率 αM と重力波の伝搬速度のずれ αT は、宇宙論的距離を伝搬する重

力波の観測から制限することが可能である (Lombriser & Taylor 2016)。本研究では、宇宙膨張の時間進化

を Λ-CDMモデルで与え、スカラー場の時間発展の形を時間の線形関数で近似した場合に、αM と αT の間

の相関をモンテカルロ法を用いて調べた。その結果、赤方偏移 z ∼ 0.1の宇宙論的距離において、Lombriser

& Taylor 2016で示された結果を再現することができた。さらに、具体的なモデルの判別がどの程度できる

かを議論した。

1 Introduction

1998年の Ia型超新星を用いた観測により、現在の

宇宙が加速膨張していることが驚きとともに伝えら

れてから久しい [1, 2]。この後、WMAPやPLANCK

宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)の非等方性の観測

[3, 4]や、近年 SDSS銀河サーベイを用いたバリオン

音響振動 (BAO)の観測 [5]からも宇宙の加速膨張は

支持されており、宇宙の時間進化 Λ-CDMモデルで

記述されることが確立した。

その一方で、宇宙を加速膨張される物理過程につい

ては未だに明らかとなっていないことが多い。実際、

Λ-CDMモデルは宇宙膨張の時間発展や構造形成を

よく説明する一方で、加速膨張の起源を宇宙項とし

て仮定する。宇宙項の起源を説明する方法として、

圧力負の物質が宇宙に満ちていると考えるダークエ

ネルギーがある。その代表的なものにクイッテッセ

ンスモデル [6]や K-essense[7]などがある。しかし、

こうしたモデルにはスピン 0のスカラー場を新たな

自由度として与える必要があるが、スカラー場の起

源はわからないままである。そこで、こうしたスカ

ラー場のような新たな自由度を重力理論に含まれる

物理的自由度であると考えるのが、修正重力理論で

ある。Horndeski理論はそうした理論のうち、スピン

0のスカラー場を含み、運動方程式が時間と空間の 2

回微分までを含む場合の最も一般的な重力理論であ

る [8]。Horndeski理論には先ほども出てきたクイッ

テッセンスモデルやK-essenseの他に、f(R)重力理

論 [9]、Gallileon重力理論 [10]などが含まれている。

しかし、こうした理論はモデルごとの差異が大きく、

モデルと独立した解析方法は今のところ知られてい

ない。

ところが、最近Bellini&Sawicky 2014[11]により、観

測量と結びついた 4つのパラメータを用いて宇宙論

的摂動論を解くことが提案されている。4つのパラ

メータは Horndeski理論を決定する 4つの任意関数

の関数形によって決まっている。より具体的には 4つ

のパラメータ αM、αK、αB、αT は観測量と結びつ

いている。しかし、この 4つのパラメータがどのよ

うに相関と縮退をしているかは未だに調べられてい

ない。しかし、Lombriser & Taylor 2016 [12]によっ

て、修正重力理論特有の効果で加速膨張をするよう

な場合では αM と αT の間に一定の相関があること

が示されている。さらに, Lombriser & Taylor 2016

では、重力波の観測 [13]からモデルに制限がつけら

れることを示唆している。本研究は、4つのパラメー

タのうち、αM と αT の間の相関をモンテカルロ法に

よって調べた。宇宙膨張の時間進化を Λ-CDMモデ

ルに一致すると仮定し、スカラー場の時間発展は時
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間の線形関数になるように近似した。その結果、赤方

偏移 z ∼ 1においては、このような近似的な解析で

Lombriser & Taylor 2016の結果を再現することに

成功した。さらに、Lombriser & Taylor 2016では示

されていないかった、各モデルごとの分類も行った。

これらの結果については本集録の 3章で詳説する。

2 修正重力理論における重力波の

伝搬

ここでは、修正重力理論を考えた場合に重力波の

伝搬がどのように変わるのかの一般論を行う。FRW

時空を背景時空とした場合に修正重力理論における

重力波の伝搬は、

h′′
ij + (2 + ν)Hh′

ij + (c2T k
2 + a2µ2) = 0 , (1)

で与えられる [14]。ここで、’は共形時間 τ による微

分、aはスケールファクター、kは共同座標で見た波数

である。式. (1)含まれているパラメータ ν、cT、µは

それぞれ、重力定数の時間変化率、重力波の伝搬速度、

グラビトンの質量である。例えば、ν = cT = µ = 0の

場合は一般相対性理論と一致する。今回はHorndeski

理論を考えるため、µ = 0 で固定する。Bellini &

Sawicky 2014のパラメータを用いると、残った νと

cT は

ν = 1 + αM , c2T = 1 + αT , (2)

と関係つけられる。観測と結びつけると、αM は重

力波の振幅の減衰率 (standard siren法)から、αT は

異なる経路を伝搬する重力波の到来時間の差や電磁

波対応天体から発生する電磁波と重力波の到来時間

との差から検出することができる (arrival time法)。

3 重力波からHorndeski理論起源

の加速膨張を探る

3.1 Lombriser & Taylor 2016における
議論

Lombriser & Taylor 2016では Horndeski理論の

作用を

S =

∫
d4x

√
−g (Ω(t)R− 2Λ + Ls) , (3)

と与える。ここで、Rはリッチスカラーである。こ

こでは説明を簡単にするため、スカラー場のラグラ

ンジアンは Ls と省略した (詳細は [11])。Ω = 1の

場合はスカラー場と相互作用する一般相対性理論と

一致し、Λ > 0とおけば Λ-CDMモデルと一致する。

ここでは逆に Λ = 0とし、Ωの時間変化を用いて加

速膨張を起こす場合を考える。このとき Ω = M2
∗ c

2
T

と表すことができる。cT は先ほどと同様に重力波の

伝搬速度であり、M∗は時間変化する重力結合を表す

修正されたプランク質量である。実はM∗ を時間で

微分すると、

1

M2
∗

dM2
∗

Hdt
= αM (4)

という関係で結ばれる。Lombriser & Taylor 2016で

は、Ωの時間変化が宇宙年齢とほぼ同じ時間である

と見積もり、∣∣∣∣∣ Ω̇

HΩ

∣∣∣∣∣ =
∣∣∣∣αM +

α̇T

H(1 + αT )

∣∣∣∣ ≥ 1 , (5)

となるとして、αM と αT の相関を求めている。具体

的には図 1のようになる。赤く塗られた領域が式.(5)

で与えられる領域である。図 1を見ると、重力波を

用いた観測 (arrival timeと standard siren)により、

大部分のモデルが除外できることが示されている。

3.2 モンテカルロ法を用いた αM と αT の
相関関係の評価

前節で見たように、修正重力理論由来の加速

膨張では、αM と αT の間に図 1 のような相

関があることがわかった。この節では、モンテ
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図 1: αM と αT の相関。ここではΩ = 1+Ω+a
4(Ω+

は定数)という形を仮定している。

カルロ法を用いて Horndeski 理論の任意関数

K(ϕ,X), G3(ϕ,X), G4(ϕ,X), G5(ϕ,X)(X, Gi の定

義は Bellini & Sawicky 2016に準拠する。) の関数

形を決定する具体的な方法論を述べ、その結果を示

す。まず、スカラー場の時間発展は

ϕ(t) = MH0tLB , (6)

と時間の線形関数で与えられることを仮定した。こ

こで tLB は look back time、M ≡
√
MplH0である。

次に Horndeski理論の任意関数が

K,Gi(ϕ,X) ⊃ ϕ,X, ϕX, ϕ2, X2 (i = 3, 4, 5) , (7)

と与えられると仮定し、各項の係数を-1から 1の間

の乱数として与えた。その結果、加速膨張をする条

件を与えた場合の理論の分布は αM −αT 平面で図 2

のようになった。図 2からわかるように、Lombriser

& Taylor 2016の結果を再現することができた。さ

らにそれに加えて、パラメータの存在領域が右上に

集中している傾向を初めて見い出した。これは、図

1における黒実線が |αM |, |αT | ≥ 1の領域に延長さ

れたものである。

4 Conclusion

本研究は、重力波の伝搬に関係するHorndenski理

論のパラメータαM とαT の間の相関関係を、モンテ
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図 2: αM と αT の相関。100,000 個の乱数のうち、

加速膨張の条件 −1 ≤ w < −1/3のみを満たす場合

(only acc)と、−1 ≤ w < −1/3に加えて、摂動量の

安定性を課した場合 (acc+stab)がそれぞれプロット

されている。

カルロ法を用いて調査した。その結果、スカラー場の

時間発展を時間の線形関数で与えた場合、Lombriser

& Taylor 2016の結果を再現することができた。さら

にそれに加えて、パラメータの存在領域が右上に集

中している傾向を初めて示した。現在行っているス

カラー場の近似はモデルとは独立に与えている。そ

れゆえ、それぞれの任意関数ごとに背景時空のスカ

ラー場の運動を解いた場合のハッブルパラメータと

比較してみると 20%の相対誤差が生じる場合があっ

た。したがって、より近似精度を向上させるために、

H0tLB の高次項を加え、誤差が最小になるような係

数を求めることが今後の課題となる。また、今回の手

法では、重力波の伝搬に関係するαM やαT だけでは

なく、宇宙の密度場の 1次摂動に関係する αK と αB

との相関を同時に得ることができる。CMB の非等

方ゆらぎを計算するボルツマンコード hi-CLASS[15]

では、4つのパラメータ αM、αK、αB、αT の間の

相関を手で仮定する必要がある。しかし、本研究の

結果を応用すればことでモデルごとの違いをより正

確に反映した相関関係を与えることができるように

なる。今後は CMBや BAOの観測データと重力波

観測を組み合わせることにより、観測と整合的な重

力理論を調べていきたい。
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f(R) gravity 理論における Ernst形式の利用と応用について

上田　周 (東京学芸大学大学院 教育学研究科)

Abstract

Ernst形式を用いることで、場の方程式を複素スカラー関数を用いて 1つの非線形微分方程式に変形するこ

とができ、それは、軸対称定常時空において、有用な表現であることが知られている。Einstein eqより導か

れる Ernst形式は、修正重力理論である f(R) gravity理論へ一般化されている。f(R) gravity 理論とは、作

用の曲率項に曲率 Rの関数である f(R)をおくことで、修正重力理論を一般化した理論である。f(R) gravity

理論において、定常時空における中性子星の作る重力場についての応用が考えられている。今後の展望とし

ては、Ernst形式を用いて、時空の離散化について考えていきたいと考えている。

1 Introduction

f(R) gravity 理論は、ダークマターやダークエネ

ルギーを仮定することなく、観測結果を記述しよう

という修正重力理論の１つである。GRにおいて用

いられている Ernst形式の f(R) gravity 理論への一

般化について考える。ここでErnst形式とは、GRに

おいて定常な軸対称真空時空でのアインシュタイン

方程式の表現の１つであり、本来、複雑な Einstein

equation を１つの複素変数を用いて１本の非線形偏

微分方程式に変形することができる。キリング・ベ

クトルを 2つもつような時空において Ernst形式は

有効であることが知られている。1960年代には非線

形偏微分方程式の正確な解を生成する逆散乱法とい

う方法が発見された。また、ソリトン解の性質を用

いることで、既存の解から新たな解を生成できるの

も Ernst形式の利点の 1つである。軸対称定常時空

におけるコンパクト天体の作る周囲の時空について、

中性子星を用いて解を求めていく。

2 Equation of motion in f(R)

gravity

定常軸対称時空について考える。Wyle 座標

t, ρ, ϕ, zで表されるWyle-Lewis-Papapetrou line el-

ementを用いる。

ds2 = U−1
[
e2γ(dz2 + dρ2) +B2dϕ2

]
− U(dt− ωdϕ)2 (1)

ここで、U, γ,B, ω は ρ,と zの関数である。

f(R) gravity は GR の自然な一般化であり、作用

は Einstein-Hilbert action に見られる Ricci scalar,

Rを R の関数 f(R)に置き換えたもので表され、

A =

∫
d4x

√
−gf(R) (2)

となる。ここで gは det(gµν) である。

これより、ラグランジュの未定乗数法を用いると

ラグランジアンは、

L =
e2γB

U
[f(R)−Rf ′(R)] +

f ′(R)

2BU2

[
4BU2∇B · ∇γ (3)

+U4∇ω · ∇ω −B2∇U · ∇U
]
+

f ′′(R)

U
2U∇R · ∇B

+B∇R · ∇γ −B∇R · ∇U

となる。このラグランジアンを用いて、構成関数

U, γ,B, ω それぞれについての eomは次のようにな

る。

0 = e2γB
U [Rf ′(R)− f(R)] + f ′(R)∇2B (4)

+f ′′(R)
[
2∇B · ∇R+B∇2R

]
+Bf ′′′(R)∇R · ∇R

0 = 2−2γB
[
f ′(R)∇2B − f ′′∇B · ∇R (5)

−2f ′′(R)B∇2R− 2Bf ′′′(R)∇R · ∇R
]
+ B2f(R)

U

0 = ∇ ·
[
U2

B
f ′(R)∇ω

]
(6)
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0 = e2γB
U2 [f(R)−Rf ′(R)] + f ′(R)

B U∇ω · ∇ω (7)

+ f ′(R)
U3 ∇U · ∇U + f ′(R)B

U2 ∇R · ∇U

+∇ ·
[
f ′(R)B

U2 ∇U + f ′′B
U ∇R

]
γ,B についての eomより γ を消去することで次

の eomを得る。

0 = Rf ′(R)
[
2f(R)

R ∇2B − f ′(R)∇2B (8)

+f ′′(R)∇B · ∇R+ 2Bf ′′∇2R

+2Bf ′′′(R)∇R · ∇R]

−Bf(R)
[
f ′′(R)∇2R− f ′′(R)

B ∇B · ∇R

+Bf ′′′(R)∇R · ∇R]

以上より、４つの構成変数に対して４本の eom を

得ることができた。

3 Ernst equation

前節で導いた eom を Ernst 形式を用いて書き換

える。

そこで、U,ω をまとめ、複素変数 E = U + iω を

導入することで、eom を１複素変数 E だけの閉じた
方程式に帰着させることができる。

0 = f ′′(R)ℜ(E) [Bℜ(∇E)−ℜ(E)∇B] · ∇R (9)

+i{∇
[
ℜ(E)2

B
f ′(R)

]
· ℑ(∇E) + ℜ(E)2

B
f ′(R)ℑ(∇2E)}

+f ′(R){ℜ(E)
4

B
ℑ(∇E) · ℑ(∇E) + ℜ(E)∇ · [Bℜ(∇E)]

−ℜ(E)2∇2B −Bℜ(∇E) · ℜ(∇E)}

これより、f(R), B が与えられれば E について解
くことができ、この式は、Ernst equation を　 f(R)

gravity 理論に一般化したものである。

f(R) gravity 理論での場の方程式の具体的な解の

手順を説明する。

初めに、調べたい重力理論での、関数 ｆ と scalar

curvature Rの ansatz を決定する。R は、eom 導出

の際の関係式より求めることができる。

√
−gR = 1

U∇B · ∇U + U2

2B∇ω · ∇ω − 3B
2U2∇U · ∇U(10)

−2∇2B − 2B∇2γ + B
U∇2U

f,Rが決まれば式より、B を一意的に決めること

ができる。

次に、Bがわかっていれば、Ernst eq は U, ω につ

いて解くことができる。そして、B,U, ω が決まれば

直ちに γ が求まり、構成変数がすべて定まる。

この変数において、Rの関係式が満たされるかどうか

を確かめることで、定められた解が、仮定した ansatz

において実在する時空であるかどうかを確かめるこ

とができる。

・f(R) = R,B = ρ においてカー解について考

える。

Ernst eqは、

0 = ℜ(E)
[
∇2 +

∂ρ
ρ

]
E −∇E · ∇E (11)

で、ここで E = U + iϕであり、

B

f ′(R)U2
∇3ϕ = −n×∇3ω (12)

の関係で ω と ϕは結ばれている。

ここに楕円体座標 ρ = l(x2−1)1/2(1−y2)1/2, z = lxy

dρ2 + dz2 = l2(x2 − y2)
[
(x2 − 1)−1dx2 + (1− y)−1dy2

]
(13)

を導入すると、カー解のエルンストポテンシャル　

ξ ≡ (1− E)(1 + E)は

ξ = (px− iqy)−1, p2 + q2 = 1 (14)

で与えられる。ここで、p, qは定数である。

これより、カー解は次のようにあらわされる。

f =
p2x2 + q2y2 − 1

(p2x2 + 1)−1 + q2y2
(15)

e2γ =
p2x2 + q2y2 − 1

p2(x2 − y2)
(16)

ω =
2Mq

p2x2 + q2y2 − 1
(1− y2)(px+ 1) (17)
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4 Ernst eqの応用　

例：楕円体中性子星

前節での手順に従い、楕円体中性子星の作る重力

場を考える。GRにおいて球対称でない静的なコン

パクト天体のつくる重力場を記述する the Zipoy-

Voorhees metric を f(R) gravity 理論に一般化した

解を求める。

scaral curvature として楕円体の Ricchi scalar

R = R0(ρ
2 + z2)Γ (18)

を仮定する。ここで、R0は定数であり、現実的な漸

近的平坦な解を得るために、Γ ≤ −1 or R0 = 0と

する。

the Zipoy-Voorhees metric より、構成変数は以下

のようになる。

Uzv =

[
R+ +R− − 2(1 + ε)/M

R+ +R− + 2(1 + ε)/M

]1+ε

(19)

γzv =
(1 + ε)2

2
log

[
(R+ +R−)

2 − (1 + ε)2/M2

4R+R−

]
(20)

ω = 0 (21)

B = ρ (22)

ここで、

R± =

√
ρ2 + [z ± (1 + ε)/M ]

2
(23)

であり、M は天体の質量、εは楕円率 parameterで

ある。

εの値により次のように場合分けされる。

• ε = 0:Schwarzschild BH

• ε > 0 : more oblate than a Schwarzschild BH

• ε < 0 : more prolate than a Schwarzschild BH

• ε = −1 : Minkowski ones

f(R) gravity 理論への拡張の簡単な例として構成

変数 γ = γzv であると仮定し、

f(R) = f0R
α, α = cost (24)

における解を調べる。

初めに自明な解として、R0 = 0,∇2B = 0, α ≤ 1

が得られる. また、R0 ̸= 0 においては、γ = γzv の

仮定の下で f(R)が Rのべき乗の関数になる Γが存

在しないため、解は存在しない。

次に、非自明なR0 = 0を満たす解を見ていく。∇B =

0であるので、B = ρとしても GRにおいて一般性

は失われない。ここで、

U = e2QUzv (25)

の関係を導入する。Qは無限遠で 0になる関数であ

り。α > 1とおき、f(R) gravity 理論ににおいて考え

るとあらゆる ω,Qにおいて、Ernst eq が成立する。

また、このとき、構成関数について立てた eom はす

べて満たされる。残りのRicci scalarに関する式より

∇ω · ∇ω =
4e−4Qρ2

U3
zv

[∇Uzv · ∇Q (26)

+Uzv

(
∇Q · ∇Q−∇2Q− Q,ρ

ρ

)]
が成り立つ。無限遠においてQ = 0より ωは必ず消

去される。これより、ω = Q = 0は明らかに解とし

て成り立ち、それは the Zipoy-voorhees 解を表す。

この式より、f(R) gravity 理論での the Zipoy-

voorhees metric での回転（静的な）時空の一般化

において多くの自由度があるため、Qの選択に対し

て一意に対応する ω が決められる。これより、the

Zipoy-voorhees metricの一般化は無数に存在するこ

とがわかる。

ここで、具体的な Qの例として

Q = − ln(1− σUzv) (27)

とについて見ていく。σは任意の定数であり、ω = 0

において、静的解を得る。(26)式より導かれるよう

に、任意定数 σにおいてR = 0であり、f(R)gravity

理論における場の方程式を満たす。しかし、σが 0を

とらない限り、Ricci tensorが 0になることはなく、

ε → 0において、the Reissner-Nordstrom metric を

得る。
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また、the Zipoy-voorhees metric を含む、より一

般的なmetricにおいても解を記述することができる。

これらより、(18)から (26)で与えられる metricを

用いることで、あらゆる事象において、f(R) gravity

理論での変形された中性子星のつくる重力場をを記

述することができる。

5 conclusion

本研究において、定常軸対称時空における Ernst

形式の f(R) gravity 理論への一般化について考察し

た。また、Ernst 形式を用いて楕円体中性子星のつ

くる重力場について考察した。今後の展望としては、

時空を記述する際に追加した新たな parameter に物

理的解釈を与えること。また Ernst 形式を用いて時

空の離散化について考えていきたい。

Reference

A. G. Suvorov and A. Melatos 2016, Phys Rev, D 94,
044045
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Quadratic修正重力におけるQuasi-Circularバイナリのインスパイラル

森　彩乃 (東京理科大学大学院 理学研究科)

Abstract

重力波は一般相対性理論から予言された時空の歪みが波動現象として伝わるものである。一般相対性理論
(GR)を膨張宇宙の中で考えた時に、重力理論が変更されている可能性があるため修正重力理論を取り扱う必
要がある。[1]ではQuasi-Circularな Black Hole(BH)バイナリのインスパイラルする状態に対しQuadratic

な重力を持つ作用を考え、Einstein-Dilataon-Gauss-Bonne理論と Chern-Simons理論を特別な場合として
扱う。その際に Post-Newton展開を用いてソース項の評価をするため GRでの重力波の PN展開をする。

1 Introduction

重力波は一般相対論から存在を予言され、時空の
小さな歪みが波動として伝搬する現象である。重力
の相互作用は電磁気力や強い相互作用、弱い相互作
用に比べてとても小さいことが知られている。その存
在は 1980年代には間接的には証明されており、2016

年 2月に LIGOより直接的に観測されたと発表され
た。重力波は質量を持った物体が加速度運動するこ
とで発生するが、観測できるほどの大きな振幅を持
つには、中性子星やブラックホール (BH)などのコ
ンパクト連星など、非常に大きな質量の天体が加速
度運動をする必要がある。一般相対性理論 (GR)を
膨張宇宙の中で考えた時に、重力理論が変更されて
いる可能性があるため修正重力理論を取り扱う必要
がある。

2 重力波
ミンコフスキー計量 ηµν から微小にズレた時空

gµν = ηµν + hµν (1)

を考える。ここで hµν は対称テンソルで、
|hµν | ≪ 1 とする。ここで

φµν ≡ hµν − 1

2
hgµν = hµν − 1

2
hηµν (2)

h ≡ hi
i = ηhµνhµν (3)

とする。真空中を伝播する平面波の解を

φµν = aµνexp(ikαx
α) (4)

とし、重力波が x3 方向に伝播しているとすると、
kα = (k, 0, 0, k) である。ここで ω = k と定義し、さ
らに微小座標変換 x′µ = xµ + ξµ(x) を行うと、

ξµ(x) =
1

i
ϵµexp(−ikx0 + ikx3)

となり、これらを整理すると

hµν = φµν = h+e+µνexp(−ikx0 + ikx3)

+h×e×µνexp(−ikx0 + ikx3)
(5)

このような重力波の表現を TT表現と呼ぶ。ここで

e+µν =

⎛

⎜⎜⎜⎜⎝

0 0 0 0

0 1 0 0

0 0 −1 0

0 0 0 0

⎞

⎟⎟⎟⎟⎠
e×µν =

⎛

⎜⎜⎜⎜⎝

0 0 0 0

0 0 1 0

0 1 0 0

0 0 0 0

⎞

⎟⎟⎟⎟⎠

であり、h+, h× は振幅を表す。

3 Post-Newton,

Post-Minkowskian展開
3.1 Post-Newton展開

Post-Newton(PN)展開は、弱重力場での v

c
をべ

きとする展開である。以下の計量を定義する。

g :=
√
−ggαβ (6)

ここで、det[gαβ ] = g

また、harmonic座標条件より、

∂βg
αβ = 0 (7)
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ポテンシャル hαβ を

hαβ := ηαβ − gαβ (8)

と定義する。ここで、以下のような一般的な
Schwarzschild時空を考える。

ds2 =−
(
1− 2GM

c2ρ

)
d(ct)2 +

(
1− 2GM

c2ρ

)−1

dρ2

+ ρ2(dθ2 + sin θdφ2)

(t, ρ, θ,φ) は Schwarzchild 座標である。PN 展開
を行うために、(9)式の harmonic条件を用いて新し
い形へと修正する。以下のように 4つのスカラー場
(cT,X, Y, Z) を定義する。

cT := ct (9)

X := (ρ−GM/c2) sin θ cosφ (10)

Y := (ρ−GM/c2) sin θ sinφ (11)

Z := (ρ−GM/c2) cos θ (12)

これらを harmonic座標へと変形すると (9)-(12)式は

x0 = ct, xa = rΩa, r := ρ−GM/c2

Ω1 := sin θ cosφ, Ω2 := sin θ sinφ, Ω3 := cos θ

となる。
dxa = Ωadρ+ rΩa

Adθ
A (13)

と書き換えると、(6),(8)式は、

g00 = − (r +GM/c2)3

r2(r −GM/c2)
(14)

gab = δab −
(
GM/c2

r

)2

ΩaΩb (15)

h00 = −1 +− (r +GM/c2)3

r2(r −GM/c2)

= 4
GM/c2

r
+ 7

(
GM/c2

r

)2

+ · · · (16)

hab =

(
GM/c2

r

)2

ΩaΩb (17)

3.2 Post-Minkowskian展開

Post-Minkowskian(PM)展開は (18)式のように G

をべきとする展開である。

hαβ = Gkαβ1 +G2kαβ2 +G3kαβ3 + · · · (18)

Einstein場の方程式を拡張した

!hαβ = −16πG

c4
ταβ (19)

ταβ = (−g)(Tαβ [g] + tαβLL + tαβH ) (20)

(−g)tαβH :=
c4

16πG

{
∂µh

αν∂νh
βµ − hµν∂µνh

αβ
}

(21)

(−g)tαβLL :=
c4

16πG

{
∂λg

αβ∂µg
λµ − ∂λg

αλ∂µg
βµ

+
1

2
gαβgλµ∂ρg

λν∂νg
µρ − gαλgµν∂ρg

βν∂λg
µρ

−gβλgµν∂ρg
αν∂λg

µρ + gλµg
νρ∂νg

αλ∂ρg
βµ

+
1

8
(2gαλgβµ − gαβgλµ)

×(2gνρgστ − gρσgντ )∂λg
ντ∂µg

ρσ} (22)

ここで
Tαβ : マターのエネルギー運動量テンソル
tαβH : effective エネルギー運動量擬テンソル
tαβLL : Landau-Lifshitz擬テンソル
である。このときの計量 gαβ のPM展開は、0次オー
ダーに関しては hαβ

0 = 0 、1次オーダーに関しては
effectiveエネルギー運動量擬テンソルに依存する。n

次オーダーに関して、ソースの位置とマターの変数
に依存する。よって、

gαβ =ηαβ − hαβ +
1

2
hηαβ − 1

2
hhαβ

+

(
1

8
h2 +

1

4
hµνhµν

)
ηαβ +O(G3) (23)

4 Near-ZoneとWave-Zone

4.1 Near-ZoneとWave-Zone

3次元時空において、１つのソースを考える。

tc :=ソースの時間スケール

ωc :=
2π

tc
=ソースの振動数

λc :=
2πc

ωc
=ソースから放出された波の波長

とすると、観測地点とソースからの距離によって、以
下の 2つの領域に分けられる。

Near− Zone(NZ) : r ≪ λc (24)

Wave− Zone(WZ) : r ≫ λc (25)
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以下ではWZの領域のみを考える。ポテンシャル
hαβ に対し、場の変数 Φ, Aa, Bab を以下のように導
入する。

h00 :=
4

c2
Φ, h0a :=

4

c3
Aa, h00 :=

4

c4
Bab

このとき、それぞれの空間、時間の導関数は

∂ch
00 = O(c−2), ∂ch

0a = O(c−3), ∂ch
ab = O(c−4)

(26)

∂0h
00 = O(c−3), ∂0h

0a = O(c−4), ∂0h
ab = O(c−4)

(27)

ゲージ条件より、∂0h00 と ∂ah0a 、∂0h0a と ∂ahab

がそれぞれ同じオーダーである必要がある。よって、
WZのポテンシャル hαβ は

h00 =
4GM

c2r
+

G

c4r
C(τ,Ω) +O(r−2) (28)

h0a =
G

c4r
Da(τ,Ω) +O(r−2) (29)

hab =
G

c4r
Aab(τ,Ω) +O(r−2) (30)

ここで、

τ := t− r/c, Ω := x/r (31)

である。対称テンソル Aab が以下の TT表現より抜
き出せるとする。

(TT )abcd := P a
cP

b
d
1

2
P abPcd (32)

P a
b := δab − ΩaΩb (33)

これにより対称 TTテンソル Aab
TT は以下のように

書ける。

Aab
TT = A+(θ

aθb − φaφb) +A×(θ
aφb + φaθb) (34)

Ω := [sin θ cosφ, sin θ sinφ, cos θ] (35)

θ := [cos θ cosφ, cos θ sinφ,− sin θ] (36)

φ := [− sinφ, cosφ, 0] (37)

A+ =
1

2
(θaθb − φaφb)A

ab (38)

A× =
1

2
(θaφb + φaθb)A

ab] (39)

これを PM展開した hab に対して適用すると

h+ =
1

2
(θaθb − φaφb)h

ab (40)

h× =
1

2
(θaφb + φaθb)h

ab] (41)

5 Quadratic Gravity

ここで、簡単のためにカップリング関数 f(ϑ) に
対して小さい ϑ 周りのテイラー展開を適用すると、
fi(ϑ) = fi(0) + f ′

i(0)ϑ + O(ϑ2) となる。ここで、
fi(0), f ′

i(0) は定数である。カップリング定数をそれ
ぞれの定数に対し以下のように定義する。

α(0)
i ≡ αifi(0)

α(1)
i ≡ αif

′
i(0)

作用は以下の和で表される。

S = SGR + S0 + S1

ここで、

SGR ≡
∫

d4x
√
−g[κR+ Lmat] (42)

S0 ≡
∫

d4x
√
−g

{
α(0)
1 R2 + α(0)

2 RµνR
µν

+α(0)
3 RµνδσR

µνδσ
}

(43)

S1 ≡
∫

d4x
√
−g

{
α(1)
1 ϑR2 + α(1)

2 ϑRµνR
µν

+α(1)
3 ϑRµνδσR

µνδσ + α(1)
4 ϑRµνδσ

∗Rµνδσ
}

(44)

とする。g は gµν のデタミナントであり、
R,Rµν , Rµνδσ, ∗Rµνδσ はそれぞれ リッチスカラー、
リッチテンソル、リーマンテンソルで、
∗Rµ

νδσ = 1
2ε

αβ
δσ Rµ

ναβ ,(
εδσαβはレビ・チビタテンソル

)
である。SGR はア

インシュタイン-ヒルベルト作用とマターの作用の和
となっている。S0 は 場の関数 θ に対してカップル
していないGRの修正である。S1 はスカラー場と直
接カップリングしている GRの修正とする。

6 Conclusion

弱重力場での v
c べきでの展開を行う PN展開、重

力定数 G べきで展開を行うPM展開を施した重力波
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はそれぞれ以下のように表現される。(PN展開)

g00 = − (r +GM/c2)3

r2(r −GM/c2)

gab = δab −
(
GM/c2

r

)2

ΩaΩb

h00 = −1 +− (r +GM/c2)3

r2(r −GM/c2)

= 4
GM/c2

r
+ 7

(
GM/c2

r

)2

+ · · ·

hab =

(
GM/c2

r

)2

ΩaΩb

(PM展開)

gαβ =ηαβ − hαβ +
1

2
hηαβ − 1

2
hhαβ

+

(
1

8
h2 +

1

4
hµνhµν

)
ηαβ +O(G3)

TT表現の場合、以下のように表される。

hab
TT = h+(θ

aθb − φaφb) + h×(θ
aφb + φaθb)

7 Future Work

レビュー論文 [1] では、Quasi-Circular な Black

Hole(BH) バイナリのインスパイラルする状態に対
し Quadratic な重力を持つ作用を考え、Einstein-

Dilataon-Gauss-Bonne理論とChern-Simons理論を
特別な場合として扱う。パリティの破れた場合、even-
パリティに関しては、GRの quadrupole fluxを-1PN

展開することでスカラー hairを得る。odd-パリティ
に関しては、2PNオーダーの展開を Energy fluxに
対し施すと dipole hairを得る。また、Quadratic重
力によって現在の観測機器でBH同士の合体の際に放
出される十分観測可能な観測値が得られるのではな
いかと綴られており、（当論文が発表されたのは 2015

年）実際に観測された値と比較する。
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輻射流体計算が予言する初代星周辺領域の21-cm線シグナル空間分布

田中 俊行 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

Square Kilometre Array (SKA) 計画で建設が進みつつある世界最大の電波干渉計の観測が 2020年から開

始される。この観測によって初代星周囲に存在する中性水素から放射される 21-cm線が観測されると期待さ

れている。しかしながら、初代星の形成過程や星質量などの物理的性質は未だ謎に包まれており、数多くの

理論モデルが存在する。SKA計画の観測データ解析のためにも、初代星の各理論モデルがどのように観測さ

れるかを予言することは喫緊の課題である。

　 Yajima & Li (2014)では、輻射輸送シミュレーションを用いて、21-cm線の観測量である輝度温度の空

間分布を見積もっている。しかし、初代星周囲のガスを一様静止流体として計算を行っている。一方、本研

究では初代星を取り巻く高密度領域であるハローの密度プロファイルを考慮し、ガスの運動を解くことがで

きる輻射流体シミュレーションを実施し、1pc-1Mpcの 6桁に渡るダイナミックレンジを同時に計算した。

　結果として、初代星の寿命程度 (∼ 106 年間)の計算時間では、先行研究の手法を用いるとシグナル領域を

過大評価してしまうことがわかった。また単体の初代星周辺の中性水素から放射される 21-cm線シグナルは

SKAを用いても観測が難しいことが明らかになった。

1 Introduction

今日、宇宙論で標準とされている構造形成モデル

によると、宇宙初期に形成された小さな密度ゆらぎ

が重力によって成長し、高密度ガス領域が形成され

る。そして、その高密度ガス領域内で、宇宙で最初

の世代の恒星である初代星が形成されると考えられ

ている。初代星は、宇宙で最初の電離光子と重元素

の供給源天体であり、構造形成に重要である宇宙の

熱的進化に影響を与える。そのため、宇宙の構造形

成を理解するには、初代星の物理的性質を理解する

ことが不可欠である。しかし、現在初代星の観測証

拠は乏しく、初代星から放射された光を直接捉える

直接観測となると、次世代の観測機器を用いても難

しいと考えられている。一方、理論研究においては、

最も重要な物理的性質である初代星の星質量関数に

ついて、典型的に大質量側に分布していると予言さ

れているが、同意は得られていない (e.g. Hirano et

al. 2014, Susa et al. 2014)。

この現状に一石を投じようとしているのが 21-cm

線観測である。21-cm線とは、中性水素の超微細構造

のエネルギー差に由来する電磁波であり、そのシグナ

ル強度は中性水素の密度や温度に依存する。ゆえに、

初代星からの輻射にさらされている周囲の中性水素

は、初代星の星質量を反映する 21-cm線を放射する。

2020 年に初期科学運用が始まる Square Kilometre

Array (SKA)に代表される次世代大規模電波干渉計

によって、その 21-cm線が検出できると期待されて

いる。従って、初代星周辺領域からの 21-cm線シグ

ナルの観測データを解析することで、初代星の星質

量関数に迫ることができる。しかし、21-cm線シグ

ナルの観測データを解析するために必要不可欠であ

る、観測データと初代星の星質量関数をつなぐ理論

モデルが存在しない。この理論モデルの構築は喫緊

の課題である。

本研究を通して、ΛCDM宇宙論モデルを用いた。

宇宙論パラメータは物質、宇宙定数、バリオンに対し

てそれぞれ ΩM = 0.3、ΩΛ = 0.7、Ωb = 0.05、ハッ

ブル定数は h = 0.7を用いた。

2 Simulation setup

本研究では、1次元球対称輻射流体シミュレーショ

ンを用いて、初代星周辺に存在する中性水素から放

射される 21-cm線シグナルの空間分布を調査する。
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輻射流体シミュレーションを用いると、ガスの運動

と輻射輸送、化学反応を同時に解くことが可能であ

る。計算コードは、Kitayama et al. (2004)の輻射

流体シミュレーションコードを元に開発を行った。

2.1 Gas dynamics

ガスの運動を記述するの基礎方程式は、

dm

dr
= 4πr2ρ, (1)

d2r

dt2
= −4πr2

dp

dm
− GMtot(< r)

r2
+ frad, (2)

du

dt
=

p

ρ2
dρ

dt
+

H−L
ρ

, (3)

p =
2

3
ρu, (4)

である。ここで、r ,m , ρ , p , u ,Mtot(< r)はそれぞ

れ、初代星からの距離、質量、密度、圧力、単位質量あ

たりの内部エネルギー、半径 rの内側に存在する全質

量である。また、H ,Lは単位体積あたりの加熱率と冷
却率であり、fradは輻射圧である。非平衡化学反応計

算には陰解法を用いている Susa & Kitayama (2000)

の方法を用いる。核種は e ,H ,H+ ,H− ,H2 ,H
+
2 の 6

種であり、反応率は Galli & Palla (1998)を参照し

た。エネルギー方程式 (式 3)には紫外線加熱と放射

冷却が考慮されている。放射冷却とは具体的に、衝

突電離、衝突励起、再結合、熱制動放射、宇宙マイ

クロ波背景放射とのコンプトン散乱、水素分子の回

転振動励起による冷却である。原子冷却率に関して

は Fukugita & Kawasaki (1994)を、分子冷却に関し

ては Galli & Palla (1998)を参照した。

2.2 Central star

本計算では、初代星が種族 III の星であり、黒体

放射で輝くと仮定する。初代星の星質量M⋆は 10−
1000M⊙の範囲に分布していると考えられているが、

あまり明らかにされていないのが現状である。その

ため、本研究ではM⋆ = 200M⊙を採用する。また、

初代星から単位時間あたりに放射される電離光子数

ṅion と星表面の有効温度 Teff は Schaerer (2002)の

値を用いる。放射スペクトルの時間進化はないとし

て計算する。

2.3 Initial condition

初代星は暗黒物質とガスによって構成される高密度

領域にて形成される。本計算では、暗黒物質の空間分

布として NFW密度プロファイルを用いる (Navarro

et al. 1997):

ρDM ∝ 1

x(1 + x)2
. (5)

ここで、x = r/rsは規格化された半径である。rsに

ついては Bullock et al. (2001)の方法に従い決定す

る。ハローのダイナミカルタイムは大質量星の寿命

より十分長いため、本計算では、暗黒物質の時間進

化は解かない。

一方、ガスの初期条件としては次のような冪乗則

に従う分布を用いる:

n(r) =

{
n0 (rJ/r)

2
(r ≤ rb)

nIGM(z) (r > rb)
(6)

ここで、rJ はジーンズ半径であり、nIGM(z)は赤方

偏移 zにおける銀河間物質 (IGM)ガスの数密度であ

る。rb は冪上則に従う部分と IGMの数密度が一致

する位置における半径である。また、n0 = 1000を用

いた。このガスのプロファイルは 3次元シミュレー

ションを実施し、ハロー内ガスの密度プロファイル

を求めた Yoshida et al. (2003)に啓発されたもので

ある。

3 21-cm line

21-cm線の観測量は輝度温度 (differential bright-

ness temperature : δTb)であり、ガスの状態 (密度

ゆらぎ δ、視線方向の速度勾配 ∂rvr、スピン温度 TS、

電離状態 χHI)に依存する (Furlanetto et al. 2006):

δTb ≈ 9χHI(1 + δ)(1 + z)1/2
(
1− TCMB

TS

)
×

[
H(z)/(1 + z)

∂rvr

]
[mK].

(7)

ここで、χHI(≡ nHI/nH)は中性水素の割合、H(z)は

ハッブルパラメータである。十分に遠い宇宙で放射さ

れた 21-cm線に対しては、放射源の固有速度が宇宙膨

張速度に対して十分小さいため、視線方向の速度勾配
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はハッブル膨張のみであると近似できる (H(z)/(1+

z) = ∂rvr)。従って輝度温度は以下の式で与えられ

ている:

δTb = 28.1χHI

(
1 + z

10

)1/2 (
1− TCMB

TS

)
[mK].

(8)

ガスのスピン温度は、CMB光子のトムソン散乱、

Lyα光子によるWouthuysen-Field効果、ガス粒子

の衝突によって決まる:

T−1
S =

T−1
CMB + χCT

−1
gas + χαT

−1
α

1 + χC + χα
. (9)

ここで、Tgas はガスの運動論的温度、Tα は Lyα線

の色温度、χCと χαはガス粒子の衝突と Lyα光子の

散乱の結合係数をそれぞれ表す。

Lyα光子は中性水素に対する散乱断面積が大きく、

比較的ガスと相互作用しやすい。ゆえに、この Lyα

光子とガスの相互作用のタイムスケールは、ガスの

加熱や電離のタイムスケールより十分短い。従って、

Tα = Tgas として計算する。

4 Results

4.1 Impact of gas dynamics and gas

density profile

赤方偏移 z=20に存在する初代星周囲の 21-cm線

輝度温度空間分布を見積もった結果が図 1 である。

これは、高密度領域の中心に存在する初代星が時刻

t = 0で輝き始め、t = 106 年経過した時刻における

スナップショットである。200M⊙の星質量を持つ種

族 IIIの星の寿命はおよそ 200万年である (Schaerer

2001)。

まず、ガスの運動と密度プロファイルの影響を議

論する。青線で描かれている分布は、ガスを一様な静

止流体として扱っている Yajima & Li (2014)のセッ

トアップでの計算結果である。密度は赤方偏移 z=20

での IGMのガス密度である。また、ハロー内に対応

する高密度領域を考慮しない代わりに、初代星から

放射される電離光子数を半分としている。これは、ハ

ローから抜け出てくる電離光子の割合である電離光

子脱出率 fesc = 0.5を意味する。図 1からわかるこ

図 1: 星質量M⋆ = 200M⊙、赤方偏移 z = 20、計算

時間 t = 106年。本研究のセットアップ (赤線)とガス

を一様静止流体として扱っている先行研究 (Yajima

& Li 2014)のセットアップ (青線)との比較。上から

輝度温度 [mK]、温度 (ガス温度とスピン温度)[K]、電

離度を初代星からの半径の関数としてプロットしたも

のである。1つ目のパネルのグレーの横線は 0[mK]、

2つ目のパネルのグレーの横線は赤方偏移 z=20での

CMB温度を示している。

とは、本研究の場合 (赤線)、電離領域が小さくなる

ことである。これは中心付近の高密度ガスの影響で

電離波面の半径方向への進化が遅いことを意味して

いる。電離波面の速度は波面位置におけるガスの数

密度と電離光子のフラックスに依存する。輝度温度

分布に関しては、電離波面が小さくなることにより、

正のシグナル領域が内側に移動する。一方で、負の
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領域の端はあまり違いが見られず、シグナルの底は

深くなった。

一般に、ガスを流体として扱うことで電離波面は

ストレームグレン半径より大きくなりうる。しかし、

電離のタイムスケール

tion =
1

αBnH
, (10)

は、この場合およそ 5000万年になる。つまり、t ∼
tion = 5000万年のタイムスケールで、電離波面がス

トレームグレン半径に達し、その後、ガスの運動の

効果が電離波面の位置に効いてくる。そのため、大

質量星の寿命の間には直接的にガスの運動の効果は

電離波面の位置に影響しない。

4.2 Detectability

2020 年から初期化学運用開始を予定されている

SKA での観測可能性を見積もった結果が図 2 であ

る。SKAのノイズレベルの見積もりには次の式を用

いた (Furlanetto 2006):

∆T ∼ 20[mK]

(
104m2

Aeff

)(
10 arcmin

∆θ

)2

(11)

×
(
1 + z

10

)4.6 (
MHz

∆ν

100h

tint

)
(12)

Aeff、∆θ、∆ν、tiniはそれぞれ、有効集光面積、視

直径、バンド幅、積分時間である。図 2から SKAで

は単体で存在する初代星周囲の 21-cm線輝度温度の

観測は難しいことがわかる。

5 Conclusion

本研究では 1次元球対称の輻射流体シミュレーショ

ンを用いて、初代星周辺領域の輝度温度の空間分布

を見積もり、SKAでの観測可能性を見積もった。結

果として、SKAでは単体で存在する初代星の 21-cm

線による観測は難しいことがわかった。
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磁場、輻射場を伴う完全流体のエネルギー運動量テンソル

吉田 康利 (新潟大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

宇宙物理において磁場や輻射場が関わる状況は多くある。エネルギー運動量テンソルへの磁場、輻射場の寄

与について考えることで宇宙物理の状況をより広く記述することができる。またアインシュタイン方程式の解

が物理的に適切であることを保証するためには、エネルギーと運動量は energy conditionを満たす必要があ

る。ここでは磁場と輻射場を伴った完全流体のエネルギー運動量テンソルとこれに対する energy condition

を、Referenceの論文をレビューして調べる。

1 Introduction

宇宙物理において磁場や輻射場が重要な役割を果

たすケースは、中性子星の内部構造やパルサー、宇

宙ジェットなど多くある。エネルギー運動量テンソル

への磁場、輻射場の寄与を考えることでより広く状

況を記述することができる。

　ところでアインシュタイン方程式の解が物理的に

適切であることを保証するために、エネルギーと運

動量は energy conditionを満たす必要がある。ここ

では完全流体のエネルギー運動テンソルを、いくつ

かの仮定をおいて導出し、その energy conditionを

調べていく。

2 エネルギー運動量テンソルの表

式

ここでは磁場、輻射場を伴う完全流体のエネルギー

運動量テンソルの表式を求める。これを Tαβ とお

くと、

Tαβ = Tαβ
f + Tαβ

m + Tαβ
r (1)

のように３つの項に分けられる。ここで右辺はそ

れぞれ流体、磁場、輻射場のエネルギー運動量テン

ソルである。それぞれのテンソルを別々に導入して

いく。

2.1 完全流体の Tαβ
f

流体の四元速度ベクトル uα、共動座標系で測った

エネルギー密度 ρ、流体の圧力 pを用いて、完全流

体のエネルギー運動量テンソルは

Tαβ
f = (ρ+ p)uαuβ + pgαβ (2)

となる。

2.2 磁場の Tαβ
m

電磁場のエネルギー運動量テンソル Tαβ
em は、ファ

ラデーテンソル Fαβ を用いて

Tαβ
em =

1

4π
(Fα

γ F
βγ − 1

4
FγδF

γδgαβ) (3)

とかける。ここで、ファラデーテンソルを共動観

測者によって電場 Eα と磁場 Bα に分解して

Fαβ = Eαuβ −Eβuα+
1

2
ϵαβµν(uµBν −uνBµ) (4)

となる。

一方、完全導体（σ → ∞）と仮定するとオームの法則
jα = σEα より、有限の jα となるためには Eα = 0

である。結果、よく伝導する流体中の磁場について

Tαβ
em =

1

4π
|B|2 + 1

4π

1

2
|B|2 − BαBβ

4π
(5)

が得られる。ここで |B|2 = BαBα である。
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2.3 輻射場の Tαβ
r

位置xα、振動数ν、運動量pαの光子が、方向Nα =
pα

hpν
へ動いているときの放射強度を Iν とすると

Tαβ
r =

∫
IνN

αNβ dνdΩ (6)

と書ける。ν、Iν および立体角の微小部分 dΩは共動

座標系で測られている。各成分について、輻射エネル

ギー密度 T 00
r = Er、輻射フラックス密度 T 0i

r = F i
r、

輻射ストレステンソル T ij
r = P ij

r とおく。

ここで仮定として、高密度流体などの光子の free path

が小さい系を考えることにすると、Iν は等方性をも

ち、P ij
r = Prδ

ij、Pr = Er

3 となる。

結果、等方的な輻射の場合

Tαβ
r = (Er+Pr)u

αuβ+Fα
r u

β+F β
r u

α+Prg
αβ (7)

となる。ここで、輻射フラックス四元ベクトル Fα
r

は

Fα
r = hα

β

∫
IνN

β dνdΩ (8)

で定義され、

hαβ = gαβ + uαuβ (9)

である。これより uαF
α
r = 0が成り立っている。

2.4 Tαβの表式

以上より、

Tαβ = (ρ+ p+
|B|2

4π
+ Er + Pr)u

αuβ

+(p+ Pr +
1

2

|B|2

4π
)gαβ

+Fα
r u

β + F β
r u

α − BαBβ

4π

という表式が得られる。

共動観測者によって測られたこの系の全エネルギー ε

は

ε = Tαβuαuβ

= ρ+
1

2

1

4π
|B|2 + Er

(10)

である。

等方圧力はエネルギー運動量テンソルの空間部分

のトレースで書かれ、

P =
1

3
hαβT

αβ

= p+ Pr +
1

6

1

4π
|B|2

(11)

となる。

ここで、Παβ = 1
3

1
4π |B|2hαβ − BαBβ

4π

および ∆ = Phαβ +Παβ を導入すると、

Tαβ = εuαuβ + Fα
r u

β + F β
r u

α +∆αβ (12)

と表せる。

正規直交基底 {Xα, Y α, Zα}によって

∆αβ = P1X
αXβ + P2Y

αY β + P3Z
αZβ

Fα
r = Fr1X

α + Fr2Y
α + Fr3Z

α

Bα = B1X
α +B2Y

α +B3Z
α

(13)

と表せる。Pi は固有値で、次のように計算できる。

Pi = ∆αβXαXβ

= p+ Pr +
1

2

1

4π
|B|2 − 1

4π
B2

i

(14)

3 The Energy Condition

energy conditionは、アインシュタイン方程式の解

が物理的に適切であることを保証するために Tαβ に

課す条件である。条件は以下のように書かれる。Wα

は任意観測者の四元速度ベクトルである。

(i)Weak Energy Condition(WEC)

任意観測者によって測定されたエネルギー密度 ϵは

負にならないはず。

ϵ = TαβW
αW β ≥ 0 (15)

(ii)Strong Energy Condition(SEC)

重力場は引力的なはず。

µ = RαβW
αW β ≥ 0 (16)
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アインシュタイン方程式 Rαβ − 1
2gαβR = 8πTαβ を

用いて書き直すと

µ = ϵ+
T

2
≥ 0 (17)

となる。ここで T = gαβTαβ である。

(iii)Dominant Energy Condition(DEC)

任意観測者によって測定されたエネルギーフラック

ス密度ベクトル Sα = −TαβWβ は、未来向きの時間

的またはヌルベクトルのはず。

SαS
α ≤ 0 (18)

S0 > 0 (19)

ここでの目的は、Tαβ から energy condition を計

算することである。このための手順は一般的なもの

なのでどんな状況の Tαβ にも適用できる。

用意するものは Tαβ の表式と、任意観測者の四元速

度ベクトルWα を

正規直交テトラッド { uα, Xα, Y α, Zα }で表したも
ので、γ =

√
1 +A2、 A2 = (A1)

2 + (A2)
2 + (A3)

2

として

Wα = γuα +A1X
α +A2Y

α +A3Z
α (20)

である。

まず、ϵ、µを計算する。

ϵ = TαβW
αW β

= εγ2 +

3∑
i=1

Pi(Ai)
2 − 2γ(Fr ·A)

µ = ϵ+
1

2
T

=
1

2
(ε+

3∑
i=1

Pi) +

3∑
i=1

(ε+ Pi)(Ai)
2 − 2γ(Fr ·A)

次に、γ2 = 1 +A2、γ ≥ A

−FrA ≤ Fr ·A ≤ FrAを用いて、ϵ、µを調べる。今

の状況においての結果は

ϵ ≥ (ε− 2Fr) +

3∑
i=1

(ε+ Pi − 2Fr)(Ai)
2

µ ≥ ε+ 3P − 4Fr

2
+

3∑
i=1

(ε+ Pi − 2Fr)(Ai)
2

となる。

ここでWEC(ϵ ≥ 0)および SEC(µ ≥ 0)を用いる。

するとWECからは

ε ≥ 2Fr

ε+ Pi ≥ 2Fr

(21)

SECからは

ε+ 3P ≥ 4Fr

ε+ Pi ≥ 2Fr

(22)

が得られる。

今度は Sαを共動テトラッドで書く。eα(µ)を正規直交

ベクトルとして

S(µ) = eα(µ)Sα (23)

と書く。これより

S(0) = εγ − Fr ·A

> (ε− Fr)γ

ここに DECの一つ (S(0) > 0)を考えると

ε > Fr (24)

が得られる。

また、SαS
α = S(µ)S

(µ) = −N(S)とおくと、

N(S) = (S(0))2 − (S(1))2 − (S((2))2 − (S(3))2

S(i) = Friγ − PiAi

これより N(S)の表式は

N(S) = (εγ − Fr ·A)2 −
3∑

i=1

(Friγ − PiAi)
2 (25)
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ここに Fr > 0と先ほどの結果 ε > Fr を使うと、

N(S) ≥ [ε2 − F 2
r − 2(ε+ 3P )Fr]

+

3∑
i=1

[ε2 − F 2
r − 2(ε+ P )Fr − P 2

i ]A
2
i

が得られる。ここでもう一つの DEC

(SαSα = −N(S) ≥ 0)を考えると、

ε2 ≥ F 2
r + 2(ε+ 3P )Fr

ε2 ≥ P 2
i + F 2

r + 2(ε+ 3P )Fr

(26)

以上が Tαβ に対する energy condition の計算の流れ

で、式 (21),(22),(26)がそれにあたる。あとは、ε、

P の式 (10),(11)を用いてまとめると、

ρ+
1

2

1

4π
|B|2 + Er ≥ 2Fr (27)

ρ+
1

4π
|B|2 + Er + p+ Pr −

1

4π
B2

i ≥ 2Fr (28)

ρ+
1

4π
|B|2 + Er + 3p+ 3Pr ≥ 4Fr (29)

(ρ+
1

2

1

4π
|B|2 + Er)

2 ≥ (p+ Pr +
1

2

1

4π
|B|2 − 1

4π
B2

i )
2 + F 2

r

+ 2(ρ+
1

4π
|B|2 + Er + 3p+ 3Pr)Fr

(30)

というように、energy condition を書くことができ

る。これが輻射場、磁場を伴う完全流体の energy con-

ditionの表式である。

4 Conclusion

ここでは様々な仮定をおいた理想的な状態のエネル

ギー運動量テンソルを考えたが、これはあとの energy

conditionの計算を簡単にするためのものなので、こ

こからより複雑な状態においても応用が利くことが

期待される。また、energy conditionの計算手順は一

般的であるため様々な場合に適用できる。

Reference

Oscar M. Pimetel, F.D.Lora-Clavijo, & Guillermo
A.Gonzalez. Ideal Magnetohydrodynamics with Ra-
diative Terms:Energy Conditions.
arXiv1612.03299v2
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超新星爆発のメカニズムと多次元シミュレーションの現状
水口 万結香 (福岡大学大学院 理学研究科)

Abstract

　太陽の約８倍以上の質量をもつ恒星は元素合成の最終段階において中心部に鉄のコアを形成する。この鉄
コアが重力的に不安定になって急激に潰れ始め（重力崩壊）、それによって生じる爆発が重力崩壊型超新星爆
発である。この現象は、自然界の 4つの相互作用がすべて関与し起こるという点で非常に重要な現象である。
さらに中性子星やブラックホール天体の生成現場であり、銀河の化学進化にも重要な役割を果たしていると考
えられており、天文学や高エネルギー宇宙物理分野において最も注目される天体現象の一つである。しかし、
重力崩壊型超新星爆発がどのような過程により起こっているのかは、長い研究の歴史を持ちつつも未だ解明
されていない。この現象を解明するにあたって、まずは内部コアで起こっている現象を理解する必要がある。
　重力崩壊が進み中心密度が核密度に達したとき、核力によって急激に圧力があがるため中心の超高密度領
域（内部コア）が外側の物質をはじき返し、内部コア表面に衝撃波が形成される。しかしこの衝撃波は、そ
の背面での鉄の光分解とニュートリノ冷却によりエネルギーを失い、およそ半径が 100-200kmの地点で一度
停止してしまう。停止した衝撃波が復活するにあたって重要になるシナリオが、ニュートリノ加熱メカニズ
ムである。ニュートリノによって再加熱された衝撃波は再び外側に向かって動き出し、星の表面まで到達し
て超新星として観測されると考えられている。
　今回の夏の学校では、超新星はどのようにして起こるのか、そしてニュートリノはどのように衝撃波を再加
熱し復活に導くのかについて、最新の多次元シミュレーションの結果を交えながら詳しく議論していきたい。

1 Introduction

　超新星爆発とは天文学や高エネルギー宇宙物理
分野において最も注目されている天体現象の一つで
ある。近年はスーパーコンピューターによるシミュ
レーションが盛んに行われているが、詳細なメカニ
ズムは未だに解明されていない。今回は星のコアに
注目し、最新のシミュレーション結果に触れつつ超
新星爆発のメカニズムについて考える。

2 Methods/Instruments

and Observations

　爆発メカニズムの解明には超新星コアでどのよ
うな現象が起こり、爆発に至るかが重要である。そ
こでコアに注目し、理論とシミュレーション両方に
触れつつ考える。

3 Results

　超新星は鉄コア生成後、光分解・電子捕獲反応
によって重力崩壊が急激に進む。密度の上昇に伴っ
てニュートリノトラッピングが起こり、核密度を超
えると急激に圧力が上昇することから衝撃波を形成
する。これがコアバウンスである。衝撃波は重元素
を分解しながら外へ伝搬していくため、中心部では
光分解が盛んに起き、エネルギーを失うため衝撃波
は停滞する。停滞した衝撃波を復活させるために考
え出されたのがニュートリノ加熱メカニズムである。
ゲイン領域においてニュートリノで星を加熱するこ
とで衝撃波を復活させ、爆発へ転じさせることが可
能となる。また、従来の数値シミュレーションでは
爆発しなかったモデルが、ストレンジネスの効果を
考えることによって爆発に転じたという報告もある
（Melson et al. 2015）。
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4 Discussion

　現在に至るまでに多くの研究がされてきたが、未
だに解明はされていない。また、シミュレーション
結果と観測値の結果の整合性も取れていない。爆発
メカニズムとシミュレーションについてどのような
研究が進んでいるかについて考える。

5 Conclusion

　超新星爆発のシミュレーションを行う上での課
題は長時間のシミュレーションである。スーパーコ
ンピューターを駆使し、より精巧で長時間のシミュ
レーションの実行が求められている。

6 参考文献
Melson at el. 2015, ApJ, 808, L42

固武慶, & 滝脇知也 2007, 日本物理学会誌 Vol .62,

No.10
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銀河間空間の重元素線の吸収と物理的条件

田辺直人 (筑波大学大学院 数理物質科学研究科)

Abstract

銀河間物質 (IGM)とは、銀河と銀河の間にある希薄なガス (nH ≈ 10−5cm−3)で、宇宙のバリオンの大部分

を IGMが占める。QSO吸収線上に観測された Lyα Forest(LAF)から IGMの存在が知られている。QSO

吸収線上にきざまれる重元素線から IGMの重元素についての情報を得ることができる。それらの重元素は

どこから来たのかを、今回レビューを行う Oppenheimer et al.(2012)では宇宙論的流体シミュレーションに

銀河風モデルを組み込み IGMの重元素汚染状態を調査した。さらにそれが吸収線としてどのように観測さ

れるかを疑似観測の手法を用いて調査した。

1 Introduction

1.1 IGMの重元素

宇宙の重元素は一般的には星形成により生成され

る。IGMには顕著な星形成活動は見られていないが、

重元素を含んでいる。それらは銀河で作られた重元

素が超新星爆発や銀河風によって銀河間空間に飛ば

されたものであると宇宙論的シミュレーションによ

り示されている（e.g. Oppenheimer＆Davé 2006）。

IGMの重元素と中性水素がつくる背景 QSOのスペ

クトル上の吸収線を観測することで IGMの重元素分

布が分かり、宇宙の物質分布の理解につながる。

1.2 重元素吸収の観測

Lyα Forestと比べて重元素吸収の情報は少ない。

理由として重元素線は弱く検出しずらい上に、いくつ

かの重元素線は Lyα Forestの中に重なることで判

別が困難になるためである (e.g. Chen et al. 2003)。

しかしこの問題はHubble望遠鏡のCosmic Origins

Spectrograph(COS)の高精度化により解決される可

能性がある。COSの高精度化は IGMのmetallicity、

重元素汚染した IGMの温度、重元素の均一性になど

について正確にもたらし、IGMの重元素分布の大き

な理解につながることが期待されている。

2 Methods/Instruments

and Observations

2.1 シミュレーションコード

計算コードにはGADGET-2のN体計算と SPH法

を修正した宇宙論的シミュレーション（Oppenheimer

and Davé 2008）を用いている。宇宙論パラメーター

はWMAP7 の条件 (Jarosik et al. 2011) を用いて

いる。粒子数 2 × 1283 と 2 × 3843 の 16h−1Mpcと

48h−1Mpcのボックスを使用する。

2.2 銀河風の実装

銀河から銀河間空間に重元素を運ぶ銀河風につい

て、前論文 (Oppenheimer and Davé 2008)と同様に

nw(no wind)、sw(slow wind)、cw(constant wind)、

vzw(momentum-conserved wind)を用いる。nwは銀

河風のない場合で他の銀河風と比較するために用い

る。sw、cw の速度はそれぞれ vwind = 340km s−1

、vwind = 680km s−1 となっている。vzw は輻射

圧による wind で vwind = 3 σ
√
fL − 1 となってい

る (Springel and Hernquist 2003a)。ただし、σ は

η = σ0/σ (η:質量負荷計数,σ0 = 150km s−1)、また

fL は銀河からガスを放出するのに必要な光度を Ed-

dington光度で規格化した値である。

また、重元素は Type II supernovae(型 SNe)、

Type Ia supernovae(Ia 型 SNe)、asymptonic giant
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branch(AGB)星などから生成され、銀河間空間に運

ばれる。

2.3 密度‐温度分布での相の区分

IGMのガス成分を温度と密度により 4つの相に分

割する。

• Diffuse (T < Tth, δ < δth)

• WHIM (T > Tth, δ < δth)

• Hot halo (T > Tth, δ > δth)

• Condensed (T < Tth, δ > δth)

Tth = 105Kは低温相と高温相の区分を示し、ヘリ

ウムと重元素の冷却曲線の最大に近い温度である。

δth(= 6π2[1 + 0.4093(1/fΩ − 1)0.9052]− 1)はビリア

ル半径内にあるハローガスと IGMガスの密度による

区分を示し、fΩは赤方偏移により変化する。これら

の相の重元素分布を調べる。

3 Results

3.1 密度‐温度分布

図 1: ｚ＝ 2～0での vzwモデルの密度‐温度分布：割合は
各相の重元素を示し、カラーで密度‐温度での metallicity、
ヒストグラムで銀河外の重元素のみの気体分布を表す。

図 1は進化の経過を示し、Diffuse中の重元素の割

合は z=2から 0にかけて 18％から 3％に減少する。

WHIMの重元素の割合は z=2で小さく、さらに少し

ずつ減少している。

Davé(2010)では z=2～0での vzwモデルのバリオ

ン質量の割合は WHIM が 10 ％から 24 ％に増加、

Diffuse では 73 ％から 41 ％に減少している。従っ

て、全体的に見ると IGM(Diffuse+WHIM)の重元素

の割合は時間経過により減少しているが、IGMは重

元素は増えているためmetallicityは減少していない

(図 2)。

図 2: ｚ＝ 4～0 でのそれぞれの銀河風モデル・相での
metallicityを示す。

3.2 IGM重元素汚染

図 3の上図は z=0の密度領域それぞれに分布して

いる重元素の平均年齢を示したものであり、どの銀

河風モデルでも低密度領域の重元素がより古いこと

が分かる。つまり低密度領域は高密度領域より早期

に重元素汚染されていることが分かる。
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下図は z=0、vzwモデルでの重元素それぞれの宇

宙電離密度を表していて、NeVIII や OVI などの高電

離重元素は低密度領域を占めていて、CIV や SiIV な

どの低電離重元素は高密度領域を占めている。従っ

て NeVIII や OVI などの高電離重元素は早期に IGM

に汚染し、CIV や SiIV などの低電離重元素は晩期に

汚染したということになる。

図 3: 上図はそれぞれの銀河風の z=0での密度領域

と重元素の平均年齢を示し、下図は vzwモデルでの

それぞれの重元素の密度領域での存在比を示す。

3.3 モデルの物理的条件

いくつかの重要な物理的・化学的仮定を変更した

場合のモデルの妥当性を調べる。以下、主に OVIに

ついて焦点を当てる。

3.3.1 ionization background

高電離重元素は背景 UV分布の強度によって光電

離され、吸収線強度も変化する。

背景UV分布の強度をFν ∝ ν−αとし、α = 1.2, 2.0

での重元素線を比較する。

図 4: z=0.2での OVI の vzwモデルのα=1.2(上図)とα
=2.0(下図)の密度‐温度分布： SPH粒子から合計された
ΩOVI の分布とその密度‐温度のヒストグラム、 COSでの
吸収を柱密度を用いた色付きの分布と赤いヒストグラムで
示す。

図 4に示すように αの値を α = 2.0と α = 1.2の

場合を比較すると、α = 1.2では宇宙電離密度 ΩOVI

は全体的に高密度領域の割合が増加し、ハロー (Con-

densed+Hot halo)の割合も増える。αが小さくなり

背景 UV分布の強度が大きくなるとハロー領域での

重元素の割合が増加することが図 4のヒストグラム

からわかる。

一方温度についてみると、どちらも 105Kより高温

の割合はほとんどない。これは 105Kより高温の領

域、つまりWHIMではOVIIなどのより高い電離化

状態となり、OVI はトレースされないためである。
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3.3.2 metal-line cooling

metal-line coolingについて、衝突電離 (CIE)によ

る coolingの場合と光電離 (PI)による coolingの比

較を表す。

光電離の場合は結合電子の数が減少し coolingの効

率が低下する。そのため衝突電離の場合と比べて高

温状態の重元素線をとらえると予測される。

図 5: z=0.2での OVI の vzwモデルの光電離 (PI)(上図)
と衝突電離 (CIE)(下図)の密度‐温度分布： SPH粒子から
合計された ΩOVI を白～黒の分布と灰色のヒストグラム、
COS での吸収を柱密度を用いた色付きの分布と赤いヒス
トグラムで示す。

図 5で PIの nH ≤ 10−5.5cm−3では CIEとほぼ変

わらないが、nH ≥ 10−5.5cm−3 では PIは CIEと比

べて高温の OIV をトレースしている。

しかし、高温ではあるが相としてはWHIM相では

なく Diffuse相であるため、WHIM相の一握りの重

元素しかトレースできていない。

4 Discussion/Conclusion

銀河間空間のバリオンの 90％を占める重元素の吸

収線と物理的条件について調べた。

重元素は赤方偏移 z=2から z=0では低密度の領域

にも存在するが、より高密度領域に存在している。現

在は IGMに多く存在するバリオンとは対照的に銀河

の中に大半の重元素が存在していて、metallicityは

高温 IGM領域のWHIM相では 1/50Z⊙、低温 IGM

領域の Diffuse相では 1/10Z⊙ ほどになっている。

どの銀河風モデルでも IGM(Diffuse+WHIM)は時

間経過によりmetallicityが増加しているが、銀河風

のない nwモデルのみ増加せずに星や ISMのmetal-

icityが高くなっている。

光電離 (PI)による coolingは衝突電離CIEの cool-

ingでは重元素の温度が少し異なるが、OVIでは両方

ともDiffuse相に多く、他の重元素であっても基本的

な結論は変わらない。
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密度ゆらぎ形成における非線形ニュートリノの影響

上野 智久 (東京大学大学院M1 理学系研究科)

Abstract

宇宙の構造形成において、ニュートリノは自由流の影響でゆらぎを消す働きをし、宇宙のゆらぎの形成を妨

害する。この影響を観測することでニュートリノの質量の上限値に制限をかけることができる。しかし、こ

のことは解析的な計算で厳密解を出すことが難しく、研究が進んでいない。この発表では、(Shun Saito et

al. 2008)の内容をレビューし、さらにそこで行われた計算の再現を試みた。

1 Introduction

ニュートリノの質量の合計の上限値 0.2～0.6eV

(2008 年当時) は宇宙の構造形成の観測によって制

限されている。しかし、有限のニュートリノ質量を

考慮した非線形ゆらぎ計算は N体シミュレーション

を用いてしか行えず、計算量の問題からニュートリ

ノの質量などのパラメータを変化させて性質を調べ

ることが困難であった。それを解決するためには解

析的な計算方法が必要である。

2 Principle

宇宙のインフレーション後の初期状態には物質密

度のゆらぎが存在する。その物質密度が他よりも高

い部分には、重力によって他から物質が集まりさら

に密度が高くなる。このようにして、宇宙の大規模

構造が形成される。ここで、物質の中に有限の質量

を持ったニュートリノが含まれている場合を考える。

ニュートリノは、他の物質に対して質量が軽いため、

熱運動による速度が無視できない。その熱運動によっ

て、ニュートリノは凝縮した構造から脱出してしま

い、構造形成を遅らせる。この影響を実際の宇宙の

観測と比較することで、ニュートリノのエネルギー

密度に制限を掛けることができる。

3 Methods

Mixed Dark Matter(MDM) モデルはCDM・バリ

オンに加えニュートリノを含んだ宇宙モデルである。

これらの成分の密度の摂動は二流体近似：

δm = fcbδcb + fνδν (1)

で与えられる。δは各物質の規格化された密度摂動、

fはmatterのエネルギー密度分率である。ニュート

リノの密度分率は、総質量を元に

fν =
mν,tot/eV

94.1Ωm0h2
(2)

と表せる。各物質のパワースペクトルを P (k)で表

すと、全物質のパワースペクトルは、

Pm(k) = f2
cbPcb(k)+2fcbfνP

L
cb,ν(k)+f2

νP
L
ν (k) (3)

で与えられる。PL(k) は線形パワースペクトル、

P Lcb,νは線形クロスパワースペクトルである。fν =

O(0.01)と小さいため、の項のみ 1-loopの非線形の

摂動を計算する:

Pcb(k; z) = PL
cb + P

(13)
cb + P

(22)
cb (4)
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但し、1-loop計算の結果1

P
(22)
cb (k; z) =

k3

98(2π)
2

∫ ∞

0

drPL
cb(kr; z)

×
∫ 1

−1

dµPL
cb(k

√
1 + r2 − 2rµ; z)

× (3r + 7µ− 10rµ2)
2

1 + r2 − 2rµ2

P
(13)
cb (k; z) =

k3PL
cb(k; z)

252(2π)
2

∫ ∞

0

drPL
cb(kr; z)

×[
12

r2
− 158 + 100r2 − 42r4

+
3

r3
(r2 − 1)

3
(7r2 + 2)ln|1 + r

1− r
|]

(5)

である。この全物質パワースペクトル Pm(k) を

fν=0.01,0.02について計算した。これは、ニュート

リノの総質量が 0.12eV,0.24eVの場合に対応する。赤

方偏移 zは 3とし、線形スペクトルの入力には計算

ライブラリ (A. Lewis et al. 2000)を用いた。

4 Results

図 1: Shun Saito et al. (2008)の図 1

図 1、図 2ともに横軸が波数依存性、縦軸がニュー

トリノ分率が 0の場合に対する密度の減少割合であ

る。青線がニュートリノ分率 fν = 0.01、緑線がニュー

トリノ分率 fν = 0.02を表している。点線が摂動論

を用いない場合（線形理論）、実線が 1-loop摂動論

で計算した場合である。図 1中の kL,maxは線形理論

1(Shun Saito et al. 2008) の (3) 式と一部相違があるがこの
発表資料が正しい。

図 2: 今回再現した図

が N体シミュレーションの結果と一致しなくなる周

波数、kNL,maxは摂動論が N体シミュレーションの

結果と一致しなくなる周波数を表している。

5 Discussion

・線形理論の場合は、小スケール (kが大きい場合)

では構造形成の抑制率は波数依存性が殆どなかった

が、摂動計算ではニュートリノの自由流スケールより

も小さい構造が消されることをよりよく扱える。ま

た、摂動計算では、N体シミュレーションの結果を

よく再現する波数の範囲が増加する。

・将来的にはWide-Field Multi-Object Spectrograph

(WFMOS) などのより精度の高い観測で、ニュート

リノ質量にさらなる制限を掛けることができる。その

比較の際に、今回の摂動論での計算結果を用いること

ができる。図 1中の網掛け部分は fν = 0.01(mν,tot =

0.12eV )を仮定した場合に、WFMOSの観測で想定

される誤差である。誤差を含めても 0から有意に外れ

ているので、もし観測でこのようなパワースペクト

ルのスケール依存性が観測されなかった場合、ニュー

トリノ質量に上限をかけることができる。

・図 1より、バリオン音響振動 (BAO)の影響は小さ

く、観測との比較を邪魔しないことが分かる。

・図 2は図 1と BAOの大きさが異なること以外は

よく一致した。BAOの大きさの違いについては原因

が不明だが、考えられる要因としては線形スペクト

ルを計算する際のコードの入力が若干異なることな

どが挙げられる。
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6 Conclusion

非線形理論を使用した計算で、ニュートリノの質量

の効果をよりよく含めたパワースペクトルが計算で

きた。この結果を将来の観測と比較することでニュー

トリノの質量についてより厳しい制限が可能になる。
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PBHを用いた原始重力波の制限

三浦 大志 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

Primordial Black Holes（PBH）は宇宙初期に密度ゆらぎが重力崩壊して形成されるブラックホールであ

り、様々な観測から PBHの量は制限されている。本講演は、(T. Nakama & T. Suyama 2015)のレビュー

を行い、PBHの量の観測による制限から原始重力波の振幅を制限する方法を紹介する。初期テンソル摂動の

振幅が大きいと、それらの２次の効果により密度ゆらぎが誘起される。誘起された密度ゆらぎがホライズン

に入ったときに大きすぎると、形成される PBHの量が多くなり観測の上限を超えてしまう。この方法によ

り様々な波長領域で原始重力波の振幅に対する制限が得られ、特に短波長領域でビッグバン元素合成 (BBN)

や宇宙マイクロ波背景放射（CMB）から得られた制限より厳しい制限が得られた。

1 Introduction

初期宇宙では原始重力波が形成されたと考えられ

ている。原始重力波のパワースペクトルはハッブル

パラメータなどのインフレーションの情報を反映し

ているため、原始重力波を調べることは宇宙論的に

重要である。

原始重力波の振幅を様々な波長領域で適応できる

制限方法として、軽元素の現在量からBBNの時期を

調べる方法と、CMBの異方性から光子脱結合の時期

を調べる方法がある。これらの方法では、原始重力波

の寄与をニュートリノ世代数Nν からの補正∆NGW

として取り入れる。他の物理機構もニュートリノ世

代数への補正に寄与するので、それを∆Nother と呼

ぶ。このときニュートリノ有効世代数Neff は、

Neff = Nν +∆NGW +∆Nother, (1)

と表される。CMBや BBNからNν への補正の上限

が得られるので、∆Nother が負である物理機構がな

いと仮定すると∆NGWに上限が得られる。しかし原

理的にはNν への補正が負になることは可能であり、

例としてブレーンワールドが挙げられる。したがっ

て、この仮定に依らないような原始重力波の振幅に

対する制限方法が必要である。

本講演では上記の仮定に依らない方法として、PBH

が多量に存在しない条件から原始重力波を制限する

方法を述べる。PBHとは宇宙初期に密度ゆらぎが重

力崩壊して形成されるブラックホールである。質量

M の PBHの量は、通常その PBHが形成された時

刻での全エネルギー密度に対する割合

β(M) =
ρPBH(M)

ρtot
, (2)

で表される。M < 1015gの PBHは、Hawking輻射

によって現在までに蒸発してしまったと考えられる。

M < 1015gの PBHへの制限は、主にその残存物が

宇宙論的に影響を及ぼすとして行われている。また

M > 1015gの PBHへの制限は、主にコンパクト天

体の量への制限として行われている。

もし原始重力波が非常に大きければ、密度ゆらぎ

が原始重力波の 2次の効果により誘起される。その

結果PBHも大量に生成され、観測結果と矛盾してし

まう。この制限方法より、特に短波長領域において

CMBや BBNを用いた制限方法よりも厳しい結果が

得られる。

2 宇宙論的摂動論

本節では、宇宙論的摂動論を考えることにより原

始重力波の振幅と密度ゆらぎとの関係を求める。ス

カラー摂動の初期パワースペクトルは無いとし、テ

ンソル摂動の２次とスカラー摂動の１次まで残して

アインシュタイン方程式を解く。スカラー摂動の初

期パワースペクトルがある場合は、その効果でより
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多くのPBHが形成されるので、より厳しい制限が得

られる。また放射優勢期に密度ゆらぎが重力崩壊し

て形成されるような PBHのみを考える。

平坦な Friedman-Lemâıtre-Robertson-Walker 計

量からの摂動を考え、共動ゲージにゲージを固定

する。

ds2 = a2[−(1 + 2Φ)dη2 + 2B,idηdx
i

+(1− 2Ψ)δij + 2hijdx
idxj ]. (3)

ただし、h ,i
ij = h i

i = 0 である。また、状態方程式は

p = c2sρに従い、放射優勢期では c2s = 1/3である。ρ

と pも背景と摂動に分解する。

ρ(η,x) = ρ0(η) + δρ(η,x),

p(η,x) = p0(η) + δp(η,x). (4)

アインシュタイン方程式をスカラー摂動の１次、テ

ンソル摂動の２次まで残す。hij の１次の方程式は

h′′
ij + 2Hh′

ij −∆hij = 0, (5)

と求められる。ただし ′は ηについての微分であり、

H = a′/aである。hij の２次の方程式は

∆Ψ−3H(Ψ′ +HΦ)−H∆B + S1 = 4πGa2δρ,

(Ψ′+HΦ+ S2),i = 0,

Ψ′′+H(2Ψ + Φ)′ + (2H′ +H2)Φ

+
1

2
∆(Φ−Ψ+B′ + 2HB) + S3 + S4

= 4πGa2δp,

(Φ−Ψ+B′ + 2HB − 2S5),ij = 0, (6)

と書き下せる。S1 ∼ S5は hij の２次の項であり、以

下の式を満たす。

S1≡−1

4
h′
ijh

′ij − 2Hhijh
′ij + hij∆hij

−1

2
∂jhik∂

khij +
3

4
∂khij∂

khij ,

∆S2=∂i(−hjk∂kh
′
ij +

1

2
h′jk∂ihjk + hjk∂ih

′
jk),

S3≡
3

4
h′
ijh

′ij + hijh
′′ij + 2Hhijh

′ij

−hij∆hij +
1

2
∂jhik∂

k∂ij ,

∆S4=
1

2
(∆S i

i − ∂i∂jSij),

∆2S5=
1

2
(3∂i∂jSij −∆S i

i ), (7)

ここで Sij は以下のように定義する。

Sij≡−h′k
i h′

jk − hikh
′′k
j − 2Hhk

i h
′
jk + hkl∂k∂lhij

+h k
i ∆hjk − hkl∂l∂ihjk − hkl∂l∂jhik

−∂khjl∂
lhk

i + ∂lhjk∂
lh k

i

+
1

2
∂ihkl∂jh

kl + hkl∂i∂jhkl. (8)

この方程式系から、密度ゆらぎ δ = δρ/ρ0 は

δ =
1 + c2s
c2sH

(Ψ′ + S2), (9)

で与えられる。また、Ψはフーリエ空間で以下の方

程式を満たす。

Ψ′′ + 2HΨ′ + c2sk
2Ψ = S. (10)

ここで

S ≡ c2sS1 − S3 − k̂ik̂jSij + 2c2sHhijh
′
ij , (11)

とした。方程式 (10)は形式的に遅延グリーン関数 gk

を用いて以下のように書ける。

Ψ(η,k)=a−1(η)

∫ η

0

dη̃gk(η, η̃)a(η̃)S(η̃,k),

g′′k +

(
c2sk

2 − a′′

a

)
gk = δ(η − η̃). (12)

放射優勢期での gk は η ≥ η̃で

gk(η, η̃) =
1

csk
sin(csk(η − η̃)), (13)

と書くことができる。したがって、方程式 (9)と (12)

から δと hij の関係が得られる。

ここでテンソル摂動の初期パワースペクトルを導

入する。

⟨hr(k)hs∗(K)⟩ = 2π2

k3
δ(k −K)δrsPh(k). (14)

この制限方法では、以下のデルタ関数型パワースペ

クトルを仮定する。

Ph(k) = A2kδ(k − kp). (15)

したがって、振幅が Aである波長 kp の原始重力波

がどのような密度ゆらぎを誘起させるかを求めるこ

とができる。
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3 PBHの形成と密度ゆらぎ

PBHの量と密度ゆらぎを関係づけるために Press-

Schechter理論を用いる。中心 x、全質量M の球内

で密度ゆらぎを平均化する。

δM (η,x) =

∫
WR(x

′ − x)δ(η,x)d3x′,

WR(x
′ − x) =

3

4πR3
Θ

(
1− |x′ − x|

R

)
. (16)

ただし平均化した球内の全質量はM = 4
3π(aR)3ρで

平均化した球の半径 Rと結びついている。δM (η,x)

はフーリエ空間での揺らぎと以下の関係にある。

δM (η,x) =
1

(2π)3/2

∫
Ŵ (kR)δ(η,k)eik·xd3k,

Ŵ (kR) =

∫
WR(x)e

ik·xd3x. (17)

ゆらぎがホライズンに入ったときに、ホライズン内

で平均化されたゆらぎ δM (η,x)がある下限 δc より

も大きければ重力収縮して PBHが形成される。こ

こでは δc = 0.4を仮定する。(A. G. Polnarev & I.

Musco 2007) この条件を用いて、質量M の PBHが

形成された時の割合 β（M）は以下のように書ける。

β(M) =

∫ ∞

δc

P (δM − ⟨δ⟩)d(δM − ⟨δ⟩). (18)

ここで P (δM − ⟨δ⟩) は密度ゆらぎの確率密度関数
（PDF）である。つまり P を求めれば β(M)のAと
の関係がわかり制限をつけることができる。テンソ

ル摂動の PDFをGaussianであると仮定しよう。こ

のときテンソル摂動の２次から誘起された密度ゆら

ぎは non-Gaussianになる。そのためにモンテカルロ

法を用いて密度ゆらぎの PDFを求めると図 1のよ

うになる。

次に、PBHの質量と PBHが形成された時刻との

関係を求める。まず、あるモード k1の密度ゆらぎが

いつPBHを形成するか見積もる。平均化した密度ゆ

らぎの標準偏差は

σM (η)=(⟨δM (η,x)2⟩ − ⟨δ(η,x)⟩2)1/2

=

(∫
dk

k
Ŵ (kR)Pδ(η, k)

)1/2

, (19)

である。ここで Pδ(η, x)は密度ゆらぎのパワースペ

クトルである。モード k1 のゆらぎがホライズンに

図 1: 密度ゆらぎの PDF。ただし δ̃r = δM − ⟨δ⟩/A2

である。T. Nakama & T. Suyama (2016)より引用。

図 2: k1モードのホライズンに入る時刻での密度ゆら

ぎの標準偏差。σ(k−1
1 , k−1

1 ) = σM1(k
−1
1 )で、A = 1、

kp = 1とした。T. Nakama & T. Suyama (2016)よ

り引用。

入るときその標準偏差はM1 = 4
3π(ak

−1
1 )3ρとして

σM1
(k−1

1 ) と表される。この量は図 2 からわかるよ

うに k1 ∼ 0.7kpでピークを持つ。つまりこの時刻に

PBHは一番効率的に生成されるから、PBHはこの

時刻に形成されるものとする。これよりPBHの質量

と PBHが形成された時刻の関係は

M =
4

3
π(ak−1)3ρ ≃ 2.2× 1013M⊙

(
0.7kp

1Mpc−1

)−2

, (20)

となる。

4 Results

宇宙論的摂動論で密度ゆらぎと原始重力波の振幅と

の関係を、Press-Schechter理論で密度ゆらぎとPBH

の量との関係を求めることで、PBHの量から原始重力

波の振幅への制限を行った。結果を図 3に示す。PBH



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

図 3: PBHを用いた原始重力波の振幅A2への制限。

T. Nakama & T. Suyama (2016)より引用。

の量への制限は (B. Carr at el. 2010)の結果を用い

た。PBHを用いた制限は、kp ≥ 107Mpc−1でBBN、

CMB(adiabatic)よりも、約１桁厳しく制限をつけら

れている。また CMB(homogeneous)よりも 1/2程

度厳しく制限をつけられている。ここで adiabaticと

homogeneousは原始重力波の初期条件の違いを表し

ている。さらに限られた波長領域についての制限方

法とも比較をする。LIGOと Virgoによる制限と比

較すると、PBHを用いた結果は約１桁厳しい制限を

与えている。また Pulsar Timing Arrays(PTA)を用

いた結果は、PBHを用いた制限よりも２桁以上厳し

く制限されている。

5 Summary

PBHの量への制限を用いることで、∆Nother ≥ 0

であるという仮定に依らないような原始重力波の振

幅への制限方法を確立することができる。その方法

としては、まず宇宙論的摂動論においてアインシュ

タイン方程式をスカラー摂動の１次、テンソル摂動

の２次まで書き下す。その方程式を解くことで、密

度ゆらぎと原始重力波の振幅との関係を求めること

ができる。ここではテンソル摂動の初期パワースペ

クトルはデルタ関数型を仮定した。

またPress-Schechter理論により密度ゆらぎを平均

化し、その値とPBHが形成されるための密度ゆらぎ

の大きさの下限を用いることで、質量M の PBHの

割合 β(M)を密度ゆらぎの PDFで表せることがで

きる。密度ゆらぎの PDFは non-Gaussianであるこ

とに注意をしてモンテカルロ法を用いて求めること

ができる。したがって β(M)と振幅Aの関係を求め
ることができる。

結果として得られた制限は、様々な波長領域に適

用できる他の制限方法である BBNや CMBを用い

た方法よりも厳しい上限を与える。
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インフレーションに伴うnon-gaussianity

中塚 洋佑 (東京大学大学院 宇宙線研究科)

Abstract

インフレーションに対しては様々なシナリオが提案されており、それらの多くは標準模型を超える理論 (BSM)

の要素を含んでいる。インフレーションモデルの決定は素粒子・宇宙論の分野にまたがった重要な問題であ

る。インフレーションモデルを区別する観測量の一つとしてゆらぎの non-gaussianity が提案されている。

non-gaussianityは重力やインフラトンの非線形性を反映した相互作用に由来しており、インフレーションモ

デルによっては大きな値を持ちうる。ゆらぎの non-gaussianityで重要な観測として三点関数 ⟨ζ1ζ2ζ3⟩と四
点関数 ⟨ζ1ζ2ζ3ζ4⟩が計算され、また観測的に調べられている。
私はインフレーションに伴って生成される量子ゆらぎの高次相関についての先駆的な研究の一つである論

文 (J. M. Maldacena 2003)の Reviewを行った。私はMaldacenaの論文に沿って single scalar canonical

inflationに対して作用の高次展開、及び三点関数の計算を行い、non-gaussianityを評価した。また三点関

数 ⟨ζ1ζ2ζ3⟩ の計算には in-in formalism(S. Weinberg 2005) を用いた。Weinberg は一般的な相互作用に対

して三点関数を計算する方法を整備し、また相互作用によるゆらぎの変化がゆらぎの Horizon crossingで主

要な寄与を持つことを明示的に示した。single scalar canonical inflationでは非ガウス性はスローロールパ

ラメーターで抑えられており、観測することは難しいという結論が得られる。

1 Introduction

インフレーションシナリオの決定は宇宙論的にも

素粒子論的にも重要な問題である。現在、モデルへ

の強力な制限として spectral index: ns と tensor to

scalar ratio: r が理論的・実験的に調べられている

(Planck Collaboration 2016)。これらは宇宙背景輻

射 (CMB)二点相関を通じて決定される。インフレー

ションについて更なる情報を得るために、二点以上

の高次相関を調べる方法が知られている。CMB高次

相関を調べることで、ゆらぎの種となるインフレー

ション中の量子ゆらぎの高次相関が求まる。

インフレーション中に作られるゆらぎは、ゼロ点

振動の量子的ゆらぎが起源となっている。量子ゆら

ぎを求めるためには、作用をインフレーション解周

りの微小ゆらぎで展開して量子化を行う。これは曲

がった背景場の上の場の理論として計算することが

でき、Hawking輻射やUnruh効果と同様な扱いとな

る。微小量の二次までの項を残す場合、作用は自由

場であり高次相関 ⟨ζ1ζ2ζ3...⟩はすべてプロパゲータ
⟨ζζ⟩の積に展開される。この性質は確率変数におけ
る gaussianityに相当する。一方、微小量の３次以上

の項を残す場合、作用は重力やインフラトンの非線

形性を反映した相互作用を含む。この場合、高次相関

はプロパゲータ ⟨ζζ⟩以外に相互作用の効果で変化す
る。この場合にゆらぎは non-gaussianityな性質を持

つと呼ばれる。特に重要な量として三点関数 ⟨ζ1ζ2ζ3⟩
と四点関数 ⟨ζ1ζ2ζ3ζ4⟩が計算され、また観測的に調
べられている。

non-gaussianityの大きさはインフレーションモデ

ルに依存するため、観測からモデルを区別するため

の指標となる。特に、k-インフレーションと呼ばれ

るタイプのインフレーションモデルでは大きな non-

gaussianityを持ちうることが知られている。k-イン

フレーションは弦理論の低エネルギー有効理論とし

て現れることがあり、この種のモデルに対する指標

として non-gaussianityは強力な制限になる。

また non-gaussianity は物質ゆらぎの分布の Tail

に効くため、原始ブラックホール (PBH)の生成量に

密接に関わる。PBHを用いたレプトジェネシスを考

える場合などに PBH生成量の評価が重要になる (T.

Fujita et al. 2014)。

私はインフレーションに伴って生成される量子ゆら
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ぎの高次相関についての先駆的な研究の一つである論

文 (J. M. Maldacena 2003)の Reviewを行った。私

はMaldacenaの論文に沿って single scalar canonical

inflationに対して作用の高次展開、及び三点関数の

計算を行い、non-gaussianityを評価した。

また三点関数 ⟨ζ1ζ2ζ3⟩ の計算には in-in formal-

ism(S. Weinberg 2005)を用いた。Weinbergは一般

的な相互作用に対して三点関数を計算する方法を整

備し、また相互作用によるゆらぎの変化がゆらぎの

Freezingに反しないことを明示的に示した。

single scalar canonical inflationでは非ガウス性は

スローロールパラメーターで抑えられており、観測

することは難しいという結論が得られる。逆に非ガ

ウス性が観測されると、インフレーション理論を決

定する強力な指針となる。

2 非ガウス性の定義

確率変数x={xi}(i=1,2,,)がGauss分布を持つ、と

は変数が正規分布 P(x)=
∏

i
1√
2πσ2

i

exp
(
− (xi−µi)

2

2σ2
i

)
に従うことを指す。確率平均 ⟨⟩を

⟨O⟩ =
∫ ∏

i

dxiP({x})O (1)

で定義すると次の性質が成り立つ。

⟨xixj⟩ = δij , ⟨xi⟩ = 0 ,

⟨xi1 , , , xin⟩ =
∑
m

⟨xi1xim⟩ ⟨xi2 , , , x̌im , , , xin⟩ (2)

ただし x̌im は xim を除くことを意味する。この性

質は、場の理論における自由場の相関関数が持つ性

質と同じ形をしている。そこで、確率平均を量子平

均 ⟨O⟩ := ⟨0|O|0⟩ で置き換えた量についても上記
でガウス的という性質を定義する。ただし２点関数

に関してはモード関数 ϕs
k が比例係数として掛かり

⟨ϕkϕk′⟩ = (2π)
3
δ3(k − k′)ϕs∗

k ϕs
k となる。

非ガウス的性質はパラメータ fNLで見ることがで

きる。ガウス的な場 ζg(x)を用いて

ζ = ζg −
3

5
fNLζ

2
g (3)

という場 ζ を作ると三点関数が後述の計算と同様に

求まり

⟨in|ζk1
ζk2

ζk3
|in⟩

= −3

5
fNL

H8
∗

ϕ̇4
∗
(2π)

3
δ3(

∑
i ki)

(
1

4k31k
3
3

+ (cyclic)

)
(4)

となる。これを fNLの定義とみなして、以下では非

ガウス性を評価していく。

3 作用のADM分解

single field canonical inflationの作用は

S =
1

2

∫
d4x

√
−g

[
R− (∇ϕ)

2 − 2V(ϕ)

]
(5)

と書ける。インフレーションを起こすため、ポテンシャ

ルはスローロール条件を満たしていると仮定する。

ゆらぎの自由度はインフラトンに起因するスカラー

自由度１つと重力子のテンソル自由度が２つ存在す

る。物理的な自由度のみを扱うためにはメトリック

の余分な成分をゲージ固定し、また unphysicalな自

由度を Lagrange multiplierとして除去する必要があ

る。アインシュタイン作用に対して ADM分解

1

2

∫ √
−gR =

1

2

∫ √
h
[
NR(3) +N−1

(
EijE

ij − E2
)]

,

ds2 =: −N2d2t+ hij

(
dxi +N idt

) (
dxj +N jdt

)
,

Eij :=
1

2

(
ḣij −∇iNj −∇jNi

)
, E := Ei

i

(6)

を行い、Lagrange multiplierとしてN,Niを除去す

る。(A. Golovnev 2013)

またゲージ固定として comoving gauge を採用す

るとゆらぎの変数 ζ, γ は

δϕ =0 , hij = a2e2ζ (eγij )ij ,

γij,i =0 , γii = 0 (7)

と書ける。今回はスカラーゆらぎ ζ に絞って解析し

ていく。
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4 作用の展開

Eq(14)を微小量の 3次まで計算すると、

S =
1

2

∫
dtd3x

ϕ̇2

ρ̇2

(
e3ρζ̇2 − eρζ2,i

)
+ S3 (8)

及び

S3 = 4a5Hϵ2ζ̇2∆−1ζ̇ + f(ζ)
δL2

δζ
,

f(ζ) = − 1

H
ζ̇ζ +

1

4a2H2
ζ2,i + 2a3ζ̇∆−1ζ̇

1

2ϵa

− 1

2

ϕ̈

ϕ̇H
ζ2 − 1

4
ϵζ2 − 1

2
ϵ∆−1 (ζ∆ζ)

− ϵ

2H
∆−1

(
ζ∆−1ζ̇,ij

)
,ij

+ a3∆−1
(
ζ̇2
) 1

2ϵa

− 1

4a2H2
∆−1

(
∆ζ2 + ζ2,ij + 2∆ζ,iζ,i

)
(9)

となる。ただしスローロール近似の最低次までを残

している。L2 は作用の 2次項を表す。 δL2

δζ が掛かっ

た項は変数変換で除去することができる。私はこの

展開をMathematica上で半自動的に行えるような手

法を考案して実行した。

5 in-in formalism

背景場が時間とともに変化するために、インフレー

ション中のゆらぎに対しては自明な真空が存在しな

い。そこで t0 → −∞で定義された真空 |in⟩(BD真
空)を用いて相関関数を

⟨O(t)⟩ = ⟨in|
[
T̄ exp

(
i

∫ t

t0

HI
(t)dt

)]
×OI

(t)

[
Texp

(
−i

∫ t

t0

HI
(t)dt

)]
|in⟩ (10)

として定義する。ここで T̄は逆順序積である。OI 添

字は相互作用表示に移ったことを意味する。通常の

場の理論と違って、T̄と Tは明確に異なった相互作

用 Vertexを作り出すことに注意が必要である。

場の理論と同様に expを展開してファインマンダ

イアグラムで項を分類することができる。Fig.(1)に

三点関数を計算する場合の典型的なダイアグラムを

記載する。external termとして ζ1ζ2ζ3が存在する場

合に、それらが right vertexと縮約されていること

を表している。注意点としては、曲がった空間上で

運動量表示のプロパゲータを構成することは一般に

難しいため、運動量表示のファインマンルールを用

いるよりも位置表示で時間順序に沿って計算を進め

る場合が多い。今回の相互作用項 Eq(9)に対して計

図 1: 典型的な三点関数の Diagram

算を行うと

⟨ζk1(t
′)ζk2(t

′)ζk3(t
′)⟩

∼i (2π)
3 1

8
∏

i k
3
i

δ3(
∑

ki)k
2
1k

2
2

×
∫ t′

−∞
dt

H6

ϕ̇2

1

a
eiη(k1+k2+k3) + (cyclic) + c.c.

(11)

と求まる。時間積分において主要な効果を持つ因子

は a ∝ eHtと振動項 eiη(k1+k2+k3)である。前者は被

積分関数として、早い時間ほど大きな寄与となる。一

方後者は、ゆらぎが Horizon crossingするまで激し

く振動しているため、Freezing以前の寄与を滑らか

にする。よってそれぞれの効果がもっとも主要に効く

時間として Horizon crossing付近でのみ相互作用の

主な寄与が現れてくる。この傾向はループも含めた

一般的なダイアグラムに関して示すことができ、こ

の意味で相互作用によるゆらぎの変化と、因果律か

ら要請されるゆらぎの Freezing outは両立する。

時間積分を処理すると、

⟨ζk1
(t′)ζk2

(t′)ζk3
(t′)⟩

∼4 (2π)
3 1

ϕ̇2
∗

H6
∗

8
∏

i k
3
i

δ3(
∑

ki)

∑
i>j k

2
i k

2
j∑

i |ki|
(12)

という項に書ける。更に残りの相互作用 f(ζ) δL2

δζ も

取り入れ、Eq(4)と比較することで single field canon-

ical inflation での非ガウス性の効果 fNL として
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fNL(k1, k2) =− 15ϵ− 10ηV
12

− 10

3
ϵ

∑
i>j k

2
i k

2
j∑

i |ki|
∑

i k
3
i

− 5

12
ϵ

∑
i ̸=j kik

2
j∑

i k
3
i

(13)

という表式が得られる。この式から single field canon-

ical inflation では fNLはスローロールパラメータで

抑えられており、観測が難しいということが分かる。

6 Conclusion

以上が single field canonical inflationに対する三

点関数の計算となる。実用的な意義としては、ダイ

アグラムを用いた一般的な方法で非ガウス性を計算

する方法が定式化できた。また理論的な意義として、

ゆらぎの Freezing outとゆらぎの相互作用が矛盾せ

ずに両立することがわかった。

例として計算した single field canonical inflationは

non-gaussianityが小さい典型的なモデルである。一

方で、non-gaussianityが強い例として、例えばDBI

モデル

S =
1

2

∫
d4x

√
−g

[
R−

√
1− 2f(ϕ)X/f(ϕ) + 1/f(ϕ)− V(ϕ)

]
X = −∂µϕ∂µϕ/2 (14)

では fequil
NL ∼ O

(
101

)
が達成される (A. De Felice and

S. Tsujikawa 2011)。このように non-gaussianityの

存在はインフレーションが単純なモデルとは異なる

ことを示唆する。

現状の観測においては、Planck から次のように

non-gaussianityは制限されている。

f local
NL ∼ 0.8± 5.0 , fequilateral

NL ∼ −4± 43 ,

forthogonal
NL ∼ −26± 21 (15)

この条件から、幾つかの k-inflationモデルに対して

は既に制限が掛かっている。今後の測定精度の向上

でインフレーション理論の決定における強力な測定

量になると考えられる。
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超対称アクシオンモデルにおけるドメインウォール問題
園元 英祐 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

　　　標準理論で解決できていない大きな問題として、strong CP problemと hierarchy problemがある。
前者の有力な解決方法は、標準理論に新たにU(1) Peccei-Quinn対称性を課すことであり、そのU(1)対称性
の破れに伴う擬南部ゴールドストーボゾンとしてアクシオンが現れる。しかし、アクシオンはドメインウォー
ル問題と等曲率ゆらぎの問題を引き起こすことが知られている。そこで本研究では、後者の階層性問題の
解決策として有力視されている超対称性を組み合わせた超対称アクシオンモデルを用いて、ドメインウォー
ル問題が生じるかを検証した。その結果、Peccei-Quinn対称性が破れるエネルギースケールを Fa として、
Peccei-Quinn場の初期の大きさが Fa × 103 以下の場合、ドメインウォール問題が生じないことを示した。

1 Introduction

まず、超対称アクシオンモデルを導入する動機で
ある標準理論における 2つの問題について説明する。

1.1 Strong CP problem

標準理論はSU(3)C×SU(2)L×U(1)Y の対称性を持
つ理論として定義されている。このうち、SU(3)対
称性を満たす項を考えると、

L ∈ g2

32π2
θGa

µνG̃
aµν ≡ g2

64π2
θϵµνρσGa

µνG
a
ρσ.

の存在が許されている。しかし、実際には中性子の
双極子モーメントの観測により、θ < O(10−11)であ
ることがわかっており、この項の効果は現実にはほ
とんど観測されていない。この項は CP変換によっ
て −1倍されるため強い相互作用の CP対称性を破
る項とないる。それに由来して、この問題は strong

CP problemと呼ばれている。

1.2 Hierarchy problem and SUSY

標準理論において、ヒッグス粒子に対する質量補正
を考えると、理論の紫外発散のスケール程度の質量
補正が予言される。もし標準理論のプランクスケー
ル程度まで有効であるとする場合、このスケールは
プランク程度になるが、一方でヒッグス粒子の質量

は O(102) GeVでしかない。この質量の大きな隔た
りは、hierarchy problem(fine tuning problem)と呼
ばれている。
この解決策として有力視されているのが、標準理

論の全ての粒子に超対称性パートナーの存在を仮定
する超対称模型である。超対称性パートナーとは、標
準理論におけるボソン・フェルミオンのそれぞれの
粒子に対し、新たに導入されるフェルミオン・ボゾ
ンのことである。これによりヒッグス粒子の質量に
対する量子補正をキャンセルすることで、hierarchy

problemを回避することができる。

2 Cosmological problems of

axion

Strong CP problemの最も有力な解決法は、標準
理論に Peccei-Quinn対称性と呼ばれる U(1)対称性
(以下、PQ対称性)を新たに課すことである。PQ対
称性が、あるエネルギースケール Faで破れた場合、
アクシオン場を aとして、

L ∈ g2

32π2

(
θ − a

Fa

)
Ga

µνG̃
aµν .

なる項が現れる。従って、アクシオン場が a = θFa

なる値をとるとき、strong CP problemは自然に解
決されることがわかる。実際、effective potentialを
考えると、
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exp

[
−
∫

d4xV (a)

]
=

∫
DAµ exp

[
−
∫

d4x

{
1

4
GµνG

µν + i
g2

32π2

(
θ − a

Fa

)
Ga

µνG̃
aµν

}]
,

≤
∫

DAµ exp

[
−
∫

d4x

{
1

4
GµνG

µν

}]
,

= exp

[
−
∫

d4xV (a = θFa)

]
.

となっており、ポテンシャルの大きさを最小にするア
クシオン場の値が強い相互作用の CPを不変に保つ
配位に対応することで、自然に strong CP problem

を解決できることがわかる。
以下では、新たに導入されたこのアクシオンが引

き起こす宇宙論的問題について、PQ対称性が破れ
る時期に応じて生じる問題を説明する。

2.1 Domain wall problem

ドメインウォール問題は、PQ対称性がインフレー
ションの後に破れた場合に生じる問題である。QCD

の格子シミュレーションによると、アクシオンはQCD

phase transitionの際、非摂動効果によってその PQ

電荷に応じた周期的なポテンシャルを獲得すること
が知られている。

図 1: アクシオンの周期的ポテンシャルの例

これにより、宇宙にドメインウォールが生成され
るが、もし安定なドメインウォールが生成された場
合、ドメインウォールのエネルギー密度がすぐに宇
宙で優勢となり、現在の宇宙を説明することができ
なくなってしまう。一方、不安定なドメインウォー
ルが生成された場合でも、その崩壊で放出されるア
クシオンの量が現在の暗黒物質量を超えてはいけな
いという強い制限が必要になる。これらの問題をま
とめてドメインウォール問題 (P. Sikivie 1982)と呼
んでいる。

2.2 Isocurvature problem

等曲率ゆらぎの問題は、PQ対称性がインフレー
ションの中に破れた場合に生じる問題である。イン
フレーション期にアクシオンが存在することによっ
て、アクシオン場由来の等曲率ゆらぎが生じる。し
かし、等曲率ゆらぎによって生じるパワースペクト
ラムは、現在の CMB観測から厳しく制限されてお
り、等曲率ゆらぎの問題と呼ばれる。( M. S. Turner

& F. Wilzcek 1991)

3 Model

2章で述べた問題は、PQ場がインフレーション中
にMpl程度の大きな値をとることで、回避できると
されてきた (A. D. Linde 1991)。しかし、その後レ
ゾナンスという機構 (L. Kofman et al. 1994)が見つ
けられたことにより、インフレーション後に PQ場
のゆらぎが大きくなることによってドメインウォー
ル問題が再び生じる可能性が指摘されてきた。
そこで今回は、超対称アクシオンモデルを用いて、
レゾナンスによってドメインウォール問題が再び起き
るのかどうかを検証した。超対称アクシオンモデル
としては、以下のスーパーポテンシャルを持ちいた。

W = (Ψ+Ψ− − F 2
a )Ψ0.

ここで、Ψ+, Ψ−, Ψ0はそれぞれ PQ電荷+1,−1, 0

のカイラル超場である。このとき、ポテンシャルは、

VSUSY = h2|Φ+Φ−−F 2
a |2+h2(|Φ+|2+ |Φ−|2)|Φ0|2.

であり、SUSY breaking termまで考慮すると、

V = VSUSY +m2
+|Φ+|+m2

−|Φ−|+m2
0|Φ0|.
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ここで、m+, m−, m0 はそれぞれ Φ+, Φ−, Φ0 の
SUSY breaking mass termであり、O(100) GeV程
度である。一般に、質量項にはラグランジアン由来の
ものとハッブル由来のものがあるが、今回はHubble

induced massが SUSY breaking mass termより十
分小さいモデルを仮定した。
このポテンシャルにおいて、

Φ+Φ− = F 2
a ,　Φ0 = 0.

の条件を満たす場の配位はポテンシャルの最低エネ
ルギーに対応しており、自由度を持つことから flat

directionと呼ばれる。このモデルでは、インフレー
ション期には Mpl 程度にいた PQ 場が、その後安
定な flat direction 方向に落ち込み、さらに SUSY

breaking mass termによって振動を始める。この振
動により引き起こされるレゾナンスによって、アク
シオン場のゆらぎがどの程度大きくなるのかを確か
めるため、格子シミュレーションを行った。ただし、
簡単のため、今回は Φ0 = 0かつm+ = m− を仮定
した。また、初期条件として、

⟨ReΦ+⟩i = A× Fa, ⟨ReΦ−⟩i =
1

A
× Fa.

⟨ImΦ+⟩i = 0, ⟨ImΦ−⟩i = 0.

とし、ゆらぎとして大きさ 10−6 の一様ゆらぎを用
いた。

4 Results

A = 103 として得られた結果が、図 2である。レ
ゾナンスが強くなり、アクシオン場のゆらぎが大き
くなっていることがわかる。
しかし、アクシオンの空間分布を考え、−π < θ <

π を 100等分し、その頻度の時間発展をプロットす
ると図 3となる。アクシオンがドメインウォールを
生成する時期は、ハッブル H がアクシオンの質量
(∼ O(10−4) eV)程度になるときであり、レゾナンス
が起きる時期 (H ∼ m+)よりも十分遅い。従って、
上の図よりレゾナンスの十分後では各ハッブルパッ
チの中のアクシオン場は初期値の 0に戻っているこ
とがわかるため、ドメインウォール問題が生じない
ことがわかる。

図 2: ⟨ReΦ+⟩i = 103 × Fa において、⟨ReΦ+⟩,
⟨ReΦ−⟩(上)とアクシオン場の分散 ⟨δθ2⟩(下)をプロッ
トした

図 3: アクシオン場 ⟨θ⟩の空間分布の時間発展を空間
分布

5 Discussion and Conclusion

以上の研究により、PQ場の初期値が |Φ+|i ≤ Fa×
103のときは、ドメインウォール問題が生じないこと
がわかった。
ただし、観測より Fa ∼ 1012 GeVとされているた

め、今回の数値計算では |Φ+| ∼ Mpl × 10−3 程度の
初期値でしかドメインウォール問題が起きないこと
を確認することができなかった。レゾナンスは、レ
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ゾナンスを引き起こす粒子の振幅が大きくなればな
るほどその効果が大きくなるので、アクシオン場の
分布はより一様になると考えられる。もっともレゾ
ナンスが強くなった時のアクシオン場の分布がほぼ
一様となることで、各ハッブルパッチごとにアクシ
オン場が様々な値をとる場合、ドメインウォール問
題が生じると考えられる。この現象を確かめるには、
より詳細な数値計算が必要である。
\includegraphics[width=3cm,clip]{pic.eps} で同

じディレクトリにある”pic.eps”という画像ファイル
を指定します。オプションで画像の大きさを指定し
ます。
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非可換幾何学とPlanck scaleでの時空の構造

渡邊　慧 (東京学芸大学大学院)

Abstract

ごく初期の宇宙のような、量子重力の効果が顕著となる高エネルギー時空は非可換時空となる可能性が指摘

されている。非可換時空について研究することは、ごく初期の宇宙の構造を知る手掛かりとなる。

[１]では、非可換時空の一例である κ-Minkowski非可換時空における２つの点源間のポテンシャルのふる

まいが調べられ、Planck scaleでは２つの点源が近づいてもポテンシャルは発散することなく有限の値に収

束することが示されている。このポテンシャルの収束は有効的な次元の減少の兆候であると考えることがで

きる。本発表では [１]に基づき、時空の非可換性とその影響について考察する。

1 Introduction

ごく初期の宇宙は、非常に小さな時空に現在の宇

宙の質量がすべて集まっている非常に高エネルギー

な状態になっていると考えられる。この高エネルギー

時空では、時空の座標同士の交換関係がゼロになら

ない非可換時空となる可能性がある。非可換時空の

概念は量子重力理論の最も有力な候補の一つである

超弦理論を研究するための指導原理となっている。非

可換幾何学からごく初期の宇宙の構造を調査するこ

とは、量子重力理論の発展において重要であるとい

える。そうした高エネルギー時空の構造はスペクト

ル次元の解析によって研究されており、近年大変興

味を集めている。

本発表でレビューを行う [1]では、そうした非可換

時空の一例である κ-Minkowski非可換時空における

2つの点源間のポテンシャルのふるまいを調査し、分

かったことが述べられている。ごく初期の宇宙のス

ケールとしてPlanck scaleを考える。ポテンシャルの

ふるまいの調査により、κ-Minkowski非可換時空に

おいて Planck scaleではこの２点源間のポテンシャ

ルは発散することなく有限の値で収束することが分

かった。このようなポテンシャルの振る舞いは高エ

ネルギー時空の有効的な次元の減少の兆候であるこ

とがわかっている。本発表では [1]に基づいて非可換

時空での２点源間のポテンシャルがどのように導き

出されるのかを説明し、時空の非可換性とその影響

についてレビューを行う。

2 κ-Minkowski非可換時空

[1]で考えている κ-Minkowski非可換時空について

述べる。

非可換空間とは空間の座標同士に

[x, y] = iθ (1)

という交換関係が成り立つことを条件に課した空間

のことである。θは非可換パラメータとよばれるもの

であり、空間に最小の単位を与えるものである。こ

の非可換空間の条件は量子力学の交換関係 　

[x̂, p̂] = iℏ (2)

と類似している。つまり非可換空間では量子力学の

位置と運動量の関係と同じように、位置 xと位置 y

の間に不確定性関係∆x∆y ≥ θ
2 が成り立ち、空間の

座標を同時に正確に測定できないようなぼやけた空

間になっていることが言える。(1)で条件づけられる

空間では、空間の座標同士の交換関係についてのみ

考え、時間と空間の交換関係は考慮しない。

本発表で reviewする論文では、リー群 AN3によっ

て書き下される交換関係によって条件づけられる、
1
κ2 の曲率を持った κ-Minkowski 非可換時空を考え

る。ここで κ2 は、リー群 AN3 の多様体である２次

元 de Sitter 空間に含まれる定数である。この定数は

Planck energy として特徴づけられるエネルギース

ケールと同一視できる。κ-Minkowski非可換時空は

時間と空間のの座標に AN3 群によって

[X0, Xa] =
i

κ
Xa, [Xa, Xb] = 0; a = 1, ..., 3 (3)
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という交換関係が成り立つことを条件づけられた時

空である。この条件からわかるように、κ-Minkowski

非可換時空は空間座標同士には非可換性は課されて

いないが、時間と空間の間に非可換性が課されてい

る時空であることがわかる。この時空での時間の順

序が適当な平面波は非可換代数の指数関数として

ek = e−ik⃗·X⃗eik0X0 (4)

と書ける。ここで k0, k⃗は bicrossproduct座標として

知られる、AN3運動量空間の座標パラメータである。

そしてこの座標パラメータは５次元Minkowski空間

と対応させることができ

p0 = κ sinh
(k0
κ

)
+

1

2κ
e

k0
κ k⃗2

p⃗ = e
k0
κ k⃗

p4 = κ cosh
(k0
κ

)
− 1

2κ
e

k0
κ k⃗2 (5)

と書ける。ただちに

−p20 + p⃗2 + p24 = κ2, p0 + p4 > 0 (6)

となることがわかり、このことはAN3群の多様体を

４次元 de Sitter空間の部分多様体として定義する。

3 κ-Minkowski非可換時空におけ

る2点源間のポテンシャルの導出

以上のような性質を持った κ-Minkowski非可換時

空上にある２つの点状な源の間のポテンシャルのふ

るまいを調べる。ポテンシャルは場の歪みとして考

えることができる。よって、２点源間のポテンシャ

ルのふるまいを調べることによって２点源間の場の

構造がわかる。ポテンシャルのふるまいを調べるた

めのツールとして

Z[J ] =
1

Z[0]

∫
Dϕ exp

( i
2

∫
d4x(∂µϕ(x) ⋆ ∂µϕ(x)

+ ϕ(x) ⋆ J(x) + J(x) ⋆ ϕ(x))
)

(7)

という生成汎関数を用いる。ここでスター積 ⋆は

ψ ⋆ ϕ ≡ ψ

√
1− □

κ2
ϕ+ totalderivative (8)

で定義される。κ-Minkowski非可換時空ではフーリ

エ変換は

ϕ̃(P ) =
p4
κ

∫
d4xe

−ipxϕ(x) (9)

とできる。ここで e−ipx は可換な平面波である。そ

して逆変換は

ϕ(x) =

∫
AN3

dµ(p)

(2π)4
eipxϕ̃(p) (10)

となる。ここで dµ(p)は

dµ(p) = d5pδ(−p20 + p⃗2 + p24 − κ2)θ(p0 + p4) (11)

であり、R4,1 上のルベーグ測度を意味する。

すべての場 ϕの積分は一般的なガウス積分により計

算され、C(p) = p20 − p⃗2 を用いて

Z(J) = Z(0)exp
(
− i

2

∫
d4p

(2π)4
J(−p)J(p)
p4C(p)

)
(12)

となる。

Z(J)/Z(0) = eiW (J) (13)

により定義されるW (J)は２点源間にある場 J(p)で

交換されるエネルギーに比例する。

それぞれ q1, q2 のチャージを持っている源が x⃗1, x⃗2

に存在するとき、場 J(x)は

J(x) = J1(x) + J2(x) = q1δ(x⃗− x⃗1) + q2δ(x⃗− x⃗2)

(14)

となる。フーリエ変換を用いると

Ji(p) = qi
p4
κ
δ(p0)e

−ip⃗·x⃗i , i = 1, 2 (15)

となり、これよりW (J)は

Wij(J) =
1

2π2r

qiqj
2
T

∫
dp

√
1− p2/κ2

sin(pr)

p
(16)

とわかる。ここで T = δ(0) であり、時間順序を表

す。２点源間のポテンシャルエネルギーを表す式は

Wij(J)を用いた以下の式

V (r) = −2Wij(J)

T
(17)

から計算することができる。これによって

V (r) = −q1q2
8πr

[J1(rκ)(−2 + πrκH0(rκ))

+ rκJ0(rκ)(2− πH1(rκ))] (18)

を得る。ここで JnはBessel J関数、Hnは Struve H

関数である。
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4 結果

図 1: V(r)のふるまい

(18)よりわかる２点源間のポテンシャルの最大の特

徴は、２点源間の距離ｒ→ 0でポテンシャルが発散

しないことである。一般的な空間では２点源間のポテ

ンシャルは V (r) = q1q2
4πr でかけるから、r → 0でポテ

ンシャルは発散する。この違いは図 1を見るとすぐに

わかる。図 1では (18)で表される κ-Minkowski非可

換時空上のポテンシャル V (r)のふるまいを青線、一

般的な空間での２点源間のポテンシャル V (r) = q1q2
4πr

のふるまいを赤線で示した。ここでは便宜上 κ＝ 1と

している。

5 考察

一般の空間での２点源間のポテンシャルと異なり、

κ-Minkowski非可換時空での２点源間のポテンシャ

ルはPlanck scaleで一定の値に収束することがわかっ

た。これが本発表で reviewする論文 [1]の最も重要な

結果である。ポテンシャルの収束は非可換時空が最小

単位を持った時空であることが影響していると考えら

れる。時空が最小単位を持てばそれ以下の距離に２つ

の点源が近づいてもそこでのポテンシャルの様子は厳

密にはわからない。スター積を計算に導入することで

厳密にはよくわからない領域を考慮した場合のポテン

シャルの振る舞いを計算できるようになる。これによ

り、一定の値に収束するような振る舞いをするポテン

シャルの式を導くことができる。一般的にD次元の

定常ポテンシャルのスケールは VD(r) ∼ 1/rD−3 と

表せる。 κ-Minkowski非可換時空上の Planck scale

ではポテンシャルが r → 0で一定値に収束すること

から、Planck scaleでは κ-Minkouski非可換時空の

次元は３次元であると考えられる。ポテンシャルが

ある値への収束することは、κ-Minkowski非可換時

空において Planck scaleでの時空の有効的な次元の

減少の兆候であると考えられる。

6 今後の課題

時空の座標どうしに非可換性を課した時空での重

力理論を一般に非可換重力と呼ぶ。空間の座標同士

に非可換性を課した理論の特徴的な解はいくつか発

見されている。非可換重力を考えるときには時間と

空間を平等に扱わなければならないが、解の発見さ

れている非可換空間を条件づける交換関係は時間を

考えた交換関係となっていない。このままでは時間

と空間を平等に扱うことができていない状態である

といえる。それに対し、本発表でレビューを行った

[1]では時間と空間に非可換性を課した κ-Minkowski

非可換時空について議論がなされている。時間と空

間に最小の単位を与えることによって非可換性が課

された非可換時空は、時間と空間を同時に確定でき

ないようなぼやけた空間となっている。時間に関す

る非可換性があることから、因果関係があいまいに

なるような領域が存在する。今後はこの時間と空間

に非可換性のある時空についてさらに研究していき

たいと考えている。例えば、考える時空の次元を変

化させ、どのような時空の次元においても２点源間

のポテンシャルが収束するような振る舞いをするの

かを考えていくべきである。
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Schwarzschild Black Hole の正準量子化

長島　正剛 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

今日までの量子重力理論の試みは、例えば摂動論的なアプローチの超弦理論においては、余剰次元などの多

くの過程が要求される。あるいは他のアプローチにおいても時空の対称性が高い場合に限定されるなど、ど

のアプローチにおいても何かしらの問題点を持つ。本稿は球対称ブラックホール時空を正準量子化し、時空

の状態汎関数が Schwarzschild質量の重ね合わせで書けるということを示した [1] のレビューである。

1 Introduction

自然界の力のうち、重力は量子論が確立していな

い。これまでの量子重力理論の試みのうち、例えば

摂動論的なアプローチの超弦理論においては、余剰

次元などの多くの過程が要求される。あるいは他の

アプローチにおいても時空の対称性が高い場合に限

定されるなど、どのアプローチにおいても何かしら

の問題点を持つ。

このように量子重力理論は未だ確立していないが、

私は正準量子化からのアプローチに関心がある。本

稿は球対称ブラックホール時空を正準量子化し、時

空の状態汎関数が Schwarzschild 質量の重ね合わせ

で書けるということを示した [1] のレビューである。

[1]ではADM分解したときの 3次元誘導計量の成

分を配位変数としてを ADM作用を作る。そこから

もとの Schwarzschild 計量との比較からキリング時

間や Schwarzschild 質量との関係式を得て、何段階

か経てこれらを正準変数とするように正準変換する。

系の状態は状態汎関数が指定するが、得られるハミ

ルトン拘束条件と運動量拘束条件から、状態汎関数

の自由度が Schwarzschild質量のみになる。すなわち

系の状態は質量のみで決まり、時間発展がない。

2 Schwarzschild時空

Einstein方程式の静的球対称時空の真空解は

ds2 = −F (R)dT 2 + F−1(R)dR2 +R2dΩ2 (1)

で与えられる。ここで

dΩ2 = dθ2 + sin2 θdϕ2 (2)

F (R) = 1− 2M/R (3)

である。c = G = 1の自然単位系を用いる。ベクト

ル場 ∂/∂T は (1)の時空のキリングベクトル場であ

る。∂/∂T はキリング時間 T (r) = const.の超曲面と

直行している。

3 球対称時空の正準形式

ADM分解するにあたって、空間的超曲面を、球対

称三次元空間 (Σ, g)とし、その座標系を

xa = (r, θ, ϕ)とする。Σ上の線素 dσは

dσ2 = Λ2(r)dr2 +R(r)dΩ2 (4)

として、２つの関数Λ(r), R(r)によって表される。ラ

プス関数 N とシフト関数 N i 並びに三次元計量 gab

と外的曲率Kabを用いてアインシュタイン-ヒルベル

ト作用を表し、Λ(r), R(r)を使って作用を書くと、

S = SΣ[R,Λ;N,Nr] + (surface term) (5)

となる。これを正準変数で表す。ハミルトン拘束を

H、運動量拘束をHiとする。球対称性からシフト関

数は Nr だけ残る。これらの拘束条件は正準変数を
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用いて、

H := − R−1PRPΛ +
1

2
R−2ΛP 2

Λ

+ Λ−1RR′′ − Λ−2RR′Λ′

+
1

2
Λ−1R′2 − 1

2
Λ (6)

Hr := PRR
′ = ΛP ′

Λ (7)

と表される。また、球対称性から作用の角度変数の

積分が出来るので t, r の積分だけ残る。このときの

被積分関数 LΣ は

LΣ [R,Λ, PΛ, PR;N,Nr]

=
(
PΛΛ̇ + PRṘ−NH −NrHr

)
(8)

となる。境界項 S∂Σ は (1)の時空は最大拡張すると

境界の寄与が２つあるので、ADMエネルギーをE±

とし、それぞれのラプス関数をN± とすると、

S∂Σ = −
∫

dt (N+(t)E+(t) +N−(t)E−(t)) (9)

となる。また、Schwarzschild BHのADMエネルギー

を E± =: M±(t)と表すことにする。

3.1 境界項を伴う議論

漸近的平坦性から計量の r → ±∞での振る舞いが
決まり、

Λ(t, r) = 1 +M±|r|−1 +O(|r|−(1+ϵ)) (10)

である。したがって Λの変分は無限遠で

δΛ± = δM±|r|−1 +O(|r|−2) (11)

となる。

境界項が無いと、拘束条件中のΛの変分からN± =

0 となって無限遠での時間発展を消してしまう。こ

の項を打ち消すために境界項が必要だが、その結果

δNS = −
∫
dt(M+(t)δN+(t) + M−(t)δN−(t)) とい

う変分が残る。すなわちラプス関数の無限遠での振

る舞いを固定しないとM± = 0という条件式が出て

きてしまう。これは BHの解がなくなり、平坦時空

しか解が無いことを意味する。ゆえにラプス関数の

無限遠での関数形は指定しなければならない。

ただし、無限遠でラプス関数をパラメトライズす

ることで関数形の指定を避けることが出来る。以下

ではそれを見る。無限遠方における固有時を τ±とす

る。漸近的平坦性からNr
± = 0なので、

N±(t) = ±τ̇±(t) (12)

と書ける。

無限遠での N± と τ̇± の関係は指定したが、固有

時自体は自由に動くので実質的にラプス関数を固定

したわけではない。この式を作用に入れ、τ±で変分

すると Ṁ± = 0となり、無限遠方では質量が保存す

ることが出てくる。また、先程の場合と違ってラプ

ス関数の無限遠での変分を許しつつも平坦時空以外

の解の存在も許している。また、この場合の Λの変

分は (12)を導くだけで、N± = 0を導かない。この

ようにしてラプス関数のパラメトライズによって境

界項を加えつつ、ラプス関数の変分を許すことが出

来る。

4 正準変数の変更

(1) を ADM 分解し、前述した (Σ, g) との対応か

ら Schwartzschild質量と T と正準変数の関係を調べ

る。まず T = T (r, t), R = R(t, r)として (1)を

xµ = (t, r, θ, ϕ)で表す。このようにして得た ds2 と

(4)を用いてADM形式で表した ds2を比較するとラ

プス関数やシフト関数と T,Rの関係式が出て来る。

これらと共役運動量の定義式を用いると

−T ′ = R−1F−1ΛPΛ (13)

M =
1

2
R−1P 2

Λ − 1

2
Λ−2RR′2 +

1

2
R (14)

が得られる。

この２つの物理量M,−T ′ は共役な変数のペアに

なっている。これらは Schwarzschild解を用いたので

Einstein方程式から得たものだが、導出のことは忘

れ、これらの物理量を新たな正準変数として見なす。

−T ′(r) =: PM (r)とする。M,PM は Rとのポアソ

ン括弧はゼロだが、PRとのポアソン括弧はゼロにな

らない。そこで PR とのポアソン括弧がゼロになる

ように変換したい。そのような変換を R → Rとす
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る。ただし、R = Rとなるようにしたい。そのよう

にして変換するには PR は

PR(r) = PR − 1

2
R−1ΛPΛ − 1

2
R−1F−1ΛPΛ

−R−1Λ−2F−1 ((ΛPΛ)
′(RR′)− (ΛPΛ)(RR′)′) (15)

と、変換する。この PR は拘束条件を用いて

PR = F−1(R−1PΛH +R′Λ−2Hr) (16)

として表せられる。ところで (14)からM ′も (16)の

ように拘束条件の線形結合で表すことが出来る。そ

こで、

M ′(r) = 0, PR(r) = 0 (17)

を (Λ, R) → (M,R)の変換後の拘束条件とする。

5 変数変換による理論の変換

前節の変換で、作用は次式のようになる。

SΣ[M,PM ,R, PR;N,Nr] =

∫
dt

∫ ∞

−∞
dr

(
PM (r)Ṁ(r) + PRṘ

)
−

∫
dt

∫ ∞

−∞
dr

(
NM (r)M ′(r) +NR(r)PR(r)

)
(18)

ここでNM , NR はラグランジュ未定定数である。

Schwarzschild時空の漸近平坦性から変数の無限遠

での振る舞いが指定される。その際 r → ∞で、

H(r) = ∓M ′(r) +O(|r|−(2+ϵ)) (19)

となる。また、N,NM は

NM
± (t) = ∓N±(t) (20)

という関係である。ADMエネルギーの値は無限遠

でのM(r)の値であるから、E± = M± である。(9)

は変数変換で、

S∂Σ = −
∫

dt(N+M+ +N−M−) (21)

よって

S [M,PM ,R, PR;NM , NR]

= SΣ[M,PM ,R, PR;NM , NR]

+S∂Σ[M ;NM ] (22)

となる。

無限遠での作用のパラメトライズすることによって

N(t, r)の漸近的振る舞いが固定されなくなるから、

S∂Σ[M ;NM ] = −
∫

dt(M+τ̇+M−τ̇−) (23)

以上より、

S [M,PM ,R, PR; τ+, τ−;N
M , NR]

= SΣ[M,PM ,R, PR;NM , NR]

+ S∂Σ[M ; τ+, τ−] (24)

となる。

更に、正準 1形式が正準変換において不変である

ことを利用して、パラメーター τ±と正準変数を組み

合わせ、新たな正準変数を作る。

まず、正準 1形式 Θを以下で定義する：

Θ :=

∫ ∞

−∞
drPM (r)δM(r)− (M+δτ+ −M−δτi)

(25)

質量M(r)を r → −∞の極限での質量をmとし、質

量密度を Γ(r)とすると、

M(r) = m+

∫ r

−∞
dr′Γ(r′) (26)

これを (25)に入れて計算したあとでΘの中の被積分

関数を比較すると、

m = M− (27)

p = (τ+ − τ−) +

∫ ∞

−∞
dr′PM (r′) (28)
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Γ(r) = M ′(r) (29)

PΓ(r) = τ+ −
∫ r

−∞
dr′PM (r′) (30)

を得る。ここで、PM = −T ′だったので、(30)は T

そのものである。また自明な正準変換

(Γ, PΓ) → (PΓ,−Γ) = (T,−Γ) から、−Γ = PT とす

る。以上より、(24)は

S[m, p;T, PT ,R, PR;N
T , NR] =

∫
dt

(
pṁ+

∫ ∞

−∞
dr

(
PT (r)Ṫ (r) + PR(r)Ṙ(r)

)
−
∫

dt

∫ ∞

−∞
dr

(
NT (r)PT (r) +NR(r)PR(r)

))
(31)

と書き換えることが出来る。

6 量子化

作用 (31) から、量子論に移行する。ここで、配

位空間は関数 T (r),R(r) および m のからなる。

T (r),R(r) が指定されると hypersurface が決まる。

mは Schwarzschild BHの自由度である。拘束条件

から、

PT (r) = 0, PR(r) = 0 (32)

である。また、この系のハミルトニアンhは 0である。

T (r),R(r), t で指定される BH の状態は状態汎関

数Ψ(m, t;T,R]（m, tについては関数、T,Rについ

ては汎関数）で表される。

各配位変数に対する、共役運動量演算子は

p̂ = −i
∂

∂m
, P̂T (r) = −i

δ

δT (r)
,

P̂R = −i
δ

δR(r)
(33)

で表される。

演算子としての拘束条件は次式のようになる。

P̂T (r)Ψ(m, t;T,R] = 0, P̂RΨ(m, t;T,R] = 0

(34)

これは状態汎関数がT,Rに依らないことを意味する。

さらに h = 0から、

i
∂Ψ

∂t
= ĥΨ = 0 (35)

であるから、Ψは tにも依らないので、結局状態

汎関数は、

Ψ(m, t;T,R] = Ψ(m) (36)

となる。

以上より、Schwarzschild BH時空の状態関数はBH

の質量の重ね合わせだけで表されている。つまり、そ

の状態関数は T,Rに依存しないことから、hypersur-

faceをどのように決めても、同じ状態である。さら

に tにも依存しないことから一度状態が決まればBH

の状態が遷移しないということが言える。
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de Sitter時空におけるエンタングルメントエントロピー
川 大揮 (東京工業大学大学院 宇宙論研究室山口研)

Abstract

現在，我々がいる宇宙は 138億年前のインフレーションによってできたと考えられている．このインフレー
ションが起きた時期に宇宙は，とても小さく重力と量子効果が支配的であったと考えられる．また，そこで
は量子的な相関が生成されていたと期待される．本ポスターでは，このインフレーション期の時空に近似的
に近い de Sitter時空について考え，曲がった時空の場の理論を展開した．また，量子相関の良い尺度だと思
われる　エンタングルメントエントロピーを導入した．最後に de Sitter時空を superhorizonサイズの曲面
で 2つに分割し，それらの間の量子相関 (エンタングルメントエントロピー)を評価をした．

1 Introduction

本ポスターでは，de Sitter時空における量子場の
理論のエンタングルメントエントロピーについて議
論する．エンタングルメントエントロピーは、純粋
状態の長距離間相関をみる便利な道具であることは、
よく知られている。量子情報理論や凝縮系物理など
での応用例などが見られるが、量子場の理論におけ
る真空の長距離相関などを特徴づける際にも便利な
指標となりうる。
その例として、宇宙の膨張にともなって生成され

る superhorizon程度の量子相関について今回議論し
た。とくに、インフレーション期の de Sitter時空に
関する相関を計算することは、インフレーションが
量子揺らぎから生成されたかどうかや、superhorizon
の物理など有益な情報を獲得できると期待できる。
初めに、de Sitter時空を 2つのレジョンに分割す

るために、時間一定面での 2次元球を考える。このと
きの球面の半径は、superhorizonの相関をみるため
に、de Sitter時空半径、あるいは horizonのスケー
ル RdS よりも十分大きくなるようにとる。このセッ
トアップでフォンノイマンエントロピーを計算し、外
側の領域をトレースアウトすることで、エンタング
ルメントエントロピが求められる。

2 Methods

2.1 純粋状態とエンタングルメントエント
ロピー

純粋状態とは，量子状態 |ϕ⟩が非自明な確率混合で
準備できない状態である．すなわち，Density Matrix

が，

ρ = |ϕ⟩ ⟨ϕ| (1)

の形で与えられる場合である．(1)式から，純粋状態
であれば，

ρ2 = ρ (2)

が成立する．純粋状態 |ϕ⟩が，エンタングルしてな
いすなわち，セパラブル (separable)であるときは，

|ϕ⟩ = (|+⟩A + |+⟩B)(|−⟩A + |−⟩B) = |A⟩ ⊗ |B⟩ (3)

のように，２つの系全体の量子状態が部分系A,Bの
直積として表現できるときである．これにたして，エ
ンタングルしている状態としては，

|ϕBell⟩ =
1√
2
(|+⟩A |+⟩B + |−⟩A |−⟩B) (4)

のように直積で書くことのできない状態である．(4)

式にあげた例は，Bell状態と呼ばれる量子状態でエ
ンタングルメントエントロピー S(ρ)

S(ρA) = −Tr(ρA ln ρA) (5)
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が最大になり，ベルの不等式を最大で破っている場
合になっている．ただし，ρAは，Density Matrixで
Bについて Partial Traceを取ったもので，

ρA = TrBρ (6)

で定義される．このように，純粋状態は，片方の状
態を Partial Traceをとることでエンタングルメント
エントロピーが計算でき，エンタングルしているか
どうかを判定することができる．

3 Results

上で述べた手法を曲がった時空の場の理論に適応
することで，de Sitter時空におけるエンタングルメ
ントエントロピーを求めることができる．下図は，
massiveなスカラー場のエンタングルメントエント
ロピーの質量依存性を表すグラフである．ここで，ν

は，スカラー粒子の質量 m とハッブルパラメータ
HdS によって表されて，

ν =

√
9

4
− m2

H2
(7)

で表される．

　　　

　　　

図 1: エンタングルメントエントロピー
　　　

4 Conclusion

以上の解析により，場の理論におけるエンタング
ルメントエントロピーの解析の方法を構築できた．ま
た，長距離間のエンタングルメントが質量に依存す
ることがわかった．
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BHT Massive Gravity における重力の斥力的効果について

中司　桂輔 (東京学芸大学大学院)

Abstract

本発表では、(2+1) 次元の massive gravity である、BHT massive gravity におけるブラックホール解の

周りでの massless 粒子の測地線を解析した結果を発表する。我々は、このブラックホール周りの massless

粒子に対して重力が斥力として働くことを発見した。さらに、我々はこの斥力的な重力に対してニュートン

力学的な類推から解釈を与え、これまでに知られている静的なブラックホール (Schwarzschild (AdS)BH、

BTZBH、Reissner-nordström BH)と比較し、それらのブラックホールでは、重力が斥力的に働くことがな

いということを確認した。

1 Introduction

massive gravity は現在の宇宙の加速膨張や、量子

重力の観点から、近年盛んに研究がなされている。

その中で今回用いた理論は、2009年に Bergshoeff、

Hohm、Townsendによって提唱されたBHT massive

gravity(BHTMG)(Bergshoeff et al. 2009)である。こ

の理論は (2+1)次元時空での理論で、ゴーストフリー

なことが知られている。(2+1)次元重力の性質を調

べることは、(3+1)次元重力、特に量子重力の観点

からも注目されている。

これまで、Einstein重力では、漸近的平坦な (2+1)

次元でのブラックホール解は 1992 年に発見された

BTZブラックホールしか存在しなかった。しかし、

BHTMGでは、BTZブラックホールのほかにも静的

なものや、回転しているもの、更に角度依存性のあ

る解 (black flower解)が存在することが知られてい

る。本発表では、BHTMGでの静的なブラックホー

ル周りでのmassless粒子の測地線を解析した。その

中で、エネルギーの低い粒子に対して、ブラックホー

ルから斥力的な効果が働くことが分かった。このブ

ラックホールは電荷は帯びていないブラックホール

でこの斥力的な効果は、重力の効果である。

一方で、repulsive重力は Villataによって、粒子-

反粒子の相互作用が斥力的になる可能性が示唆され

ている。また、Kerrブラックホールでの重力の斥力

効果も Villataにより示唆されている。

2 BHT Massive Gravity

BHT massive gravity は 2009 年に Bergshoeff、

Hohm、Townsendにより提唱された、(2+1)次元時

空での重力理論である。その作用は

S =
1

16πG3

∫
d3x

√
−g(RµνR

µν − 3

8
R2) (1)

で与えられ、eomは

2□Rµν − 1

2
∇µ∇νR− 1

2
gµνR+ 4RµρνσR

ρσ (2)

−gµνRρσR
ρσ − 3

2
RRµν +

3

8
gµνR

2 = 0

となる。BHTNGでは、漸近的局所的平坦なブラッ

クホール解が存在することが知られており (Olive et

al. 2009)、そのメトリックは、

ds2 = −(br − µ)dt2 +
dr2

br − µ
+ r2dϕ2 (3)

であることが知られている。ここで、bと µはそれぞ

れ質量と gravitational hair のパラメーターである。

このブラックホールのホライゾンは r =
µ

b
に位置し、

この時空のスカラー曲率は、

R = −2b

r
(4)

となる。特異点は r = 0に存在し、r → ∞でR → 0

であり、漸近的局所的に平坦であることが分かる。
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3 Effective Potential and

Geodesic for massless parti-

cle

この時空では、2本のキリングベクトル ∂tと ∂ϕが

存在し、エネルギEと角運動量 Lが保存する。Eと

Lはそれぞれ、

E = −gµνξ
µuν = (br − µ)ṫ (5)

L = gµνΦ
µuν = r2ϕ̇ (6)

で定義される。ここで ξµ と Φµ はそれぞれ (∂/∂t)µ

と (∂/∂ϕ)µ で uµ は粒子の 4元運動量である。この

E と Lを用いると、動径方向の測地線方程式は

ṙ2 = E2 − (br − µ)
L2

r2
(7)

となり、effective potential Veff を以下のように定義

する。

V 2
eff (r) = (br − µ)

L2

r2
(8)
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図 1: massless粒子に対する Effective potentialVeff

この測地線方程式は積分することができて、解析的

な解が存在する。

rI(ϕ) =
2µ

b+ 2µκ sinh(±√
µϕ+ β)

(9)

rII(ϕ) =
2µ

b+ 2µκ cosh(±√
µϕ+ β)

(10)

rIII(ϕ) =
2µ

b− 2µκ cosh(±√
µϕ+ β)

(11)

添え字の I, II, III は図 1の領域 I, II, III にそれぞ

れ対応している。図 2にそれぞれの領域でのmassless

粒子の軌道を示す。

図 2: Effective potential Veff の各領域でのmassless

粒子の軌道

図 2を見てわかるように、領域 III のエネルギーの

低いmassless粒子は、ブラックホールから斥力的な

効果を受けていることが分かる。次の節で我々は、こ

の斥力的な効果についての解釈を与える。

4 Interpretation of Repulsive

Gravity and Comparison

with Other Black Holes

ここでは、前節でのブラックホールからの斥力的

効果について議論する。今回のブラックホールは電

荷を帯びていないので、前節で現れた斥力的な効果

はブラックホールからの重力的な効果であると考え

られる。我々はこれに対し、ニュートン力学の類推

から動径方向の eomを作る。つまり、

r̈ − rϕ̇2 = −∂V (r)

∂r
. (12)

を構成する。そうすると、この時空での動径方向に

働く力を解析することができる。これを実際に計算

すると、

FBHT
r = L2

(
−µ+ 1

r3
+

b

2r2

)
. (13)

とな bf第 2項の符号が正になっていることから、こ

の時空では斥力が働くことが分かる。この斥力が働

く領域はホライゾンの外側にあり、さらに重力が引
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図 3: BHTMGの静的球対称ブラックホールでの re-

pulsive region

力的に働く領域よりも外側に存在する。

このニュートン力学的な類推はより一般的な静的な

ブラックホール時空にも拡張できる。メトリックの

dt2 の前の関数を f(r)とすると、

r̈ − rϕ̇2 =
L2

2r3
{−f ′(r)r + 2(f(r)− 1)} (14)

となる。これを repulsive条件と呼ぶ。これを用いれ

ば、他の球対称静的な時空での動径方向の力を解析

することができ、今考えているブラックホール時空

と比較することができる。

4.1 Reissner-Nordström Black Hole

RNブラックホールの場合は、インナーホライゾン

の中では斥力が働くことが知られている。この斥力

はブラックホールの持つ電荷による効果である。我々

の repulsive条件ではこの電荷による斥力についても

解析することができる。RNブラックホールの f(r)

は

f(r) = 1− 2MG4

r
+

Q2

r2
(15)

となり、repulsive条件を計算すると、

FRN
r = L2

(
−3MG4

r4
+

2Q2

r5

)
. (16)

となり、RNブラックホールの場合では、電荷により

斥力の効果が現れることが分かる。さらに、斥力が

働く領域は、アウターホライゾンの外には出てこず、

インナーホライゾンの内側であることが分かる。
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図 4: RNブラックホールの repulsive条件とインナー

ホライゾンの関係

4.2 Schwarzschild(AdS) Black Hole

(3+1)次元の球対称静的なシュバルツシルト (AdS)

ブラックホールと比較する。今の場合は θ = π/2の

面で解析する。この場合の f(r)は

f(r) = 1− 2MG4

r
− Schwarzschild (17)

f(r) = 1− 2MG4

r
+

r2

l2
− SchwarzschildAdS(18)

となるので、repulsive 条件を計算すると、

Schwarzschild の場合も Schwarzschild-AdS の

場合も等しい結果になり、

FSCH
r = −3MG4L

2

r4
(19)

となる。よって Schwarzschild(AdS)ブラックホール

時空では、重力が斥力的に働くことはない。

4.3 BTZ Black Hole

最後に、(2+1)次元時空でのブラックホールである

BTZブラックホールについても同様の議論をする。

BTZブラックホールの f(r)は、

−8MG3 +
r2

l2
(20)

であり、BTZブラックホールに対する repulsive条

件は、

FBTZ
r = −L2

r3
(8MG3 + 1) (21)
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となる。BTZブッラックホールの場合も repulsive条

件の符号が負符号のみなので、重力は引力的にしか

作用しないことがわかる。

以上のことから、Einstein重力での静的球対称なブ

ラックホールでは重力がmassless粒子に対して斥力

的に作用することはなく、引力的にしか座ようしな

いことが確かめられた。

5 Conclusion

我々はBHTMGでの静的球対称なブラックホール

周りでのmassless粒子の測地線を解析し、解析的な

解を得た。その中で、低エネルギーのmassless粒子

に対してこの時空では、重力が斥力的に働くことを

発見した。また、我々はニュートン力学からの類推

から、動径方向の力を解析することで、この重力の

斥力的な効果に対して解釈を与えた。さらにこの動

径方向の力の考え方をより一般的な静的球対称なブ

ラックホール時空にも応用し、repulsive条件を得た。

この repulsive条件を Schwarzschildブラックホール

や、RNブラックホール、BTZブラックホールに適

用し、これらのブラックホール時空では重力が斥力

的に働くことはないという結論に至った。
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宇宙定数問題へのNonlocal Approach

福田　巧未 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙定数とは Eintstein方程式に含まれるに任意のパラメータ Λである。その宇宙定数 Λは真空エネルギー

Vvac を countertermのように繰り込み、観測値 Λren を求める働きがある。

ここでは宇宙定数が重力方程式から宇宙定数が消えるモデルを二つ考える。一つは、通常の Einstein作用に

物質 Lagrangianと 4-form fieldを含む作用を考え、さらにそれに時空で定数である η をかけたものを考え

る。二つ目は、Sequestrring Modelという物を考える。二つのモデルの違いなど議論し、宇宙定数問題への

解決となっているか、について考える。

1 Introduction

Abstructでのべたように Λren = Λ+ Vvac という

関係式がある。観測から Λren ∼ (meV )4 が要求さ

れる。一方、Vvac ∼ 1060(meV )4 である。この大き

な値を countertermとしてどのように繰り込むのか

という fine tune 問題がまずある。ほかにもまだあ

り、radiative instability問題というものがある。こ

れは、繰り込みの際に１ループ、2ループ、3ループ

と無限に続くループを繰り込む際に高次のループで

も cuntertermのオーダーが小さくならない問題であ

る。その場合、高次のループを次々と繰り込みをし

ても収束しないのである。そのような問題がある可

能性があるため、実際にループ計算をして繰り込み

をするというアプローチではなく、古典的に重力方

程式からループによる真空エネルギーの寄与を排除

する、というアプローチをとる。

2 Methods

まず、一つ目のアプローチについてのべる。この

モデルでは作用は次のようなものを考える。

S = η

∫
d4x

√
−g[

1

16πG
(R− 2Λ) + Lm

− 1

48
FµνρσF

µνρσ +
1

6
∇µ(F

µνρσAνρσ)]

(1)

ここで Fµνρσ = (dA)µνρσ = 4∇[µAνρσ]である。Λ

は宇宙定数であり、物質場による宇宙定数への寄与

は Λの定義として吸収してあるので Lm は真空で 0

となる。

さらに η の運動方程式は
∫
d4x

√
−gL = 0 となる。

この条件は
∫
d4x

√
−g = V として

1

V

∫
d4x

√
−gL =< L >= 0 (2)

と書き直せる。つまり

1

16πG
(< R > −2Λ)+ < Lm > − 1

48
< FµνρσF

µνρσ >

+
1

6
< ∇µ(F

µνρσAνρσ) >= 0

(3)

となる。Aの方程式は ∇µF
µνρσ = 0より Fµνρσ =

θϵµνρσ となる。θは定数である。これをもちいると、

(3)は

1

16πG
(< R > −2Λ)+ < Lm > −1

2
θ2 = 0 (4)

つぎに gµν の方程式を求めると

1

16πG
(Rµν −

1

2
Rgµν +Λgµν)−

1

2
Tµν +

1

4
gµνθ

2 = 0

(5)

(4)と (5)より宇宙定数をけして

Rµν−
1

2
Rgµν+

1

2
< R > gµν = 8πG(Tµν− < Lm > gµν)

(6)

このような機構で宇宙定数を重力の方程式から消す

ことができた。

つぎに、Sequestring Modelについて考える。このモ
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デルではつぎのような作用を考える。

S =

∫
d4x

√
−g[

M2
Pl

2
R− Λ− λ4L(λ−2gµν ,Φ)]

+σ(
Λ

λ4µ4
)

(7)

Λ、λは力学変数としてこの変分による方程式を考え

る。σ は滑らかな関数で積分されてない形として加

えてある。これは、Λによる方程式によって 4次元

体積が 0とならないようにするためである。さらに、

ここでの重力は準古典的で物質のループによる真空

エネルギーのみを考える。Lの物質場を繰り込んだ
とき、物理的に観測される質量mphysは Lの中のパ
ラメータmに対して、mphys = λmのようにスケー

ルされることがわかる。このことが、重力方程式か

らループによる真空を消去するために重要なことと

なっている。

このスケールのされ方はスカラー場の Lagrangianを

ためしに見てみればわかる。

λ4L(λ−2gµν ,Φ) =
1

2
λ4[λ−2gµν∂µϕ∂νϕ+m2ϕ2]

=
1

2
[gµν∂µφ∂νφ+m2

physϕ
2]

(8)

ここで φ = λϕ、mphys = λmである。

さて、Λ、λの変分による方程式を求める。

σ′

λ4µ4
=

∫
d4x

√
−g (9)

4Λ
σ′

λ4µ4
=

∫
d4x

√
−gTµ

µ (10)

(9)、(10)より

Λ =
1

4
< Tµ

µ > (11)

ここで < Q >=
∫
d4x

√
−gQ/

∫
d4x

√
−g は４次元

体積の平均をあらわす。gµν による変分から方程式を

求めて Λを消去すると

M2
PlG

µ
ν = Tµ

ν − 1

4
δµν < Tα

α > (12)

Tµ
ν = −Vvacδ

µ
ν + τµν と真空エネルギーとそれ以外に

分けた時 (12)は

M2
PlG

µ
ν = τµν − 1

4
δµν < ταα > (13)

(13)をみてわかるように方程式に真空の寄与がすべ

て消えてる。さらに Λren = Λ+ Vvac から

Λren =
1

4
< τµν > (14)

となる。真空エネルギーの寄与は取り除かれている

ことが重要である。さらに、Λrenは 4次元体積平均

であらわされているので大きくて古い宇宙なら自動

的に小さくなる。

3 Discussion

最初に考えたモデルについて違う方向から考えて

みる。作用を Sequester modelのような形に変形し

て真空ループが本当に消えているかどうかを考える。

(1)を少し変えた形で書くと

S = η

∫
d4x

√
−g[

M2
pl

2
R− L0 + L(gµν , φ)

− 1

48
FµνρσF

µνρσ +
1

6
∇µ(F

µνρσAνρσ)]

(15)

L0 → L0 +
θ2

2 、としさらに、−ηµ2σ(θ
∫
d4x

√
−g −∫

F を加えると

S = η

∫
d4x

√
−g[

M2
pl

2
R− L0 + L(gµν , φ)

+
1

2
µ4σ2] + ηµ2σ

∫
F

(16)

さらに F → F/µ2、Λ = − 1
2µ

4σ2 として

S = η

∫
d4x

√
−g[

M2
pl

2
R− Λ− L(gµν , φ)

+ησ(
Λ

µ4
)

∫
F

(17)

L0 は L の中に吸収した。さらに、gµν → gµν/η、

F → F/η、Λ → Λ/ηとリスケールして λ = η−1/4、

を定義すると

S =

∫
d4x

√
−g[

M2
Pl

2
R− Λ− λ4L(λ−4gµν ,Φ)]

+σ(
Λ

λ4µ4
)

∫
F

(18)
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これは (7)の作用と形が似ていて物質の Lagrangian

の計量のリスケールの違いしかない。しかし、このと

きループによる真空エネルギーは消去されない。と

いうのも、L 部分での真空エネルギーは λ4Vvacのよ

うに λ4 でスケールされている。しかしこの時 λ8 で

スケールされている。つまり、Lと Λのなかに含ま

れる真空エネルギーは λのスケールのされ方が λ4、

λ8と違っていて消去されないことがわかる。実際に、

Sequester modelで行ったように Λ、λ、gµν でそれ

ぞれ変分をとって方程式を導出するとどこかで λが

残ってきて方程式から真空エネルギーの寄与が消え

てくれない。Sequester model で上で述べたような

λのスケールのされ方を考えると Λのほうだけが変

わって λ4でスケールされるのでループによる真空エ

ネルギーの寄与が消える。

4 Conclusion

このように二つのNonlocalで宇宙定数を方程式か

ら消すモデルを考えたわけなのだが、片方は実際には

ループによる真空エネルギーの寄与が消えていない

ことがのちに指摘された。ここでは、Nonlocaなモデ

ルを紹介したのだが、最近ではほとんどが Nonlocal

でなく Localで考えられている。このアプローチで

はそれぞれのループの寄与がどのようになっている

のかを全く考えずにすべてまるごと消えるようにし

ているのだが、実際には、それぞれのループで繰り

込んで Counter termをいれて Λrenを求めるという

のが直接的な宇宙定数問題へのアプローチであろう。

そのときには、Λrenは理論で求まる値ではなく検束

で決まる値でしかない。だが、そのアプローチはと

ても困難ためそれに代わる別の方法がいろいろと考

えられている。さらに、重力と宇宙定数への関連に

ついてまだまだ的確には述べられていないようなき

がしている。Sequesterでは重力はただ単に真空エネ

ルギーの絶対値を観測する必要性を課しているだけ

である。量子重力を考えたときもどのような計算を

するべきなのか、何ができればいいのかを考えなけ

ればいけないと思われる。とにもかくにも、古典論

ではおそらく解決にはつながらないであろう問題だ

と考えられる。まず、量子重力を完成させてから考え

なければいけない問題かもしれない。この先は、今

主流の Localなアプローチを考えていく必要がとり

あえずありそうである。
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Sequestering Mechanism の Scalar-Tensor 理論への応用

塚本 拓真 (名古屋大学大学院 理学研究科QG研)

Abstract

宇宙定数を真空のエネルギーとみなすとき、場の量子論を用いた理論値と観測から得られる実験値との間に

は大きな差があることが知られている. これは宇宙定数問題と呼ばれ, なぜ観測値が小さくなるのかはわかっ

ていない. 今回の発表では, 宇宙項問題を解決するモデルとして近年提唱された Sequestering Mechanism に

Scalar-Tensor Theory を導入したモデルを用いて宇宙定数が現在の値をとり得るかを見る. このモデルでは,

物質場からくる真空の寄与を, Einstein 重力の action の中に global constraint を導入することで打ち消し

ている. そうすることで, 観測の値に近い値となることが期待される. だがこのモデルでは宇宙の発展を予想

する必要があり, 今回の発表では幾つかの簡単な宇宙の発展のモデルを用いて宇宙項が現在の値をとり得る

かを見る.

1 Introduction

アインシュタインによって提唱された一般相対性

理論は多くの観測結果をパスしており, 成功を収め

ている. 相対性理論によると, 時空の幾何学的な性質

と物質の分布との関係はアインシュタイン方程式で

表現される. 宇宙の観測によって我々の宇宙は一様等

方性が強く, 現在加速膨張していることが知られて

おり, 一様等方性をアインシュタイン方程式に課すこ

とで FRW方程式が導かれる. FRW方程式において

我々が知っているような物質を用いて宇宙の膨張を

調べると減速膨張する解となり, 加速膨張が説明で

きない. 加速膨張を起こすような物質の簡単なもの

として FRW方程式へ導入された定数が宇宙項であ

る. 観測には, 現在の宇宙の観測結果を再現するとし

て ΛCDMモデルが用いられており, Λのエネルギー

密度が観測によりわかっている. また Λは一定の基

本定数であり, 真空にも一定の有限なエネルギー密

度を与えると考えられる.宇宙項のエネルギー密度は

真空のエネルギー密度とみなすことができ, 場の理

論を用いて真空のエネルギー密度を計算すると, 観

測から得られる Λに対して何十桁も大きな値になる.

この, Λの値が両者で大きく異なってしまうことは宇

宙定数問題と呼ばれている. 宇宙項の値を観測の方

と一致させるにはこの何十桁もの差を正確に打ち消

すような機構が必要となってしまうが, 未だその機

構は分かってはいない. 宇宙項をダークエネルギーと

する代わりに, 重力理論を一般相対論に変更を加え,

他のダークエネルギーの候補を導入する修正重力理

論がある. 各理論によって宇宙項にあたる項は計算さ

れているが, 多くのモデルでは宇宙項の値を小さく

するように手で課すことになる. これは fine tuning

problem と呼ばれている. そのため, 宇宙項の起源は

何なのかという疑問への解決には至っていない. 本研

究では Kaloper 等によって提唱された Sequestering

Mechanism を用いて, fine tuning をすることなく,

宇宙項問題の解決を試みる.

2 Sequestering Mechanism

この章では Sequestering Mechanismについての紹

介を行う.[[1], [2], [3]] Sequestering Mehanism は一

般相対論の作用に関数 : σ を導入した作用を用いる.

S =

∫
d4x

√
−g

[
1

2κ
R− Λ

−λ4Lm

(
λ−2gµν ,Φ

)]
+ σ

(
Λ

λ4µ4

)
(1)

Lm は物質のラグラジアン密度, Λ, λは 座標に依

らない変数 : global 変数 である.

この作用を各 global変数について変分をとることで

次のような方程式が得られる.

σ′

λ4µ4
=

∫
d4x

√
−g, 4Λ

σ′

λ4µ4
=

∫
d4x

√
−gλ4T̃α

α (2)
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T̃µν は共形変換 : g̃µν = λ−2gµν を用いて定義した

エネルギー運動量テンソルである.

ここで, 物理量 Q に対する “global average” : ⟨Q⟩
を

⟨Q⟩ ≡
∫
d4x

√
−gQ∫

d4x
√
−g

(3)

で定義する.

式（2）で σ′ を消去して Λについて解くと, Tµν =

λ2T̃µν を用いて,

Λ =
1

4
⟨Tα

α ⟩ (4)

となる.

σ は計量に依らないため, 作用 (1)から得られる重

力の方程式は, Λを宇宙項としたアインシュタイン方

程式である. Λに上記の式 (4)を代入することで, ア

インシュタイン方程式は

1

κ
Gµ

ν = λ4T̃µ
ν − δµν

1

4
⟨Tα

α ⟩

となる.

ここで, エネルギー運動量テンソルが真空の寄与と

物質の寄与について,

Tµ
ν = Vvacδ

µ
ν + τµν

と分離することができるとすると, アインシュタイン

方程式内で真空の寄与が打ち消され

1

κ
Gµ

ν = τµν − 1

4
⟨ταα ⟩ (5)

を得る.

この機構では大きい値となる真空のエネルギーが相

殺することで式内に現れず, また Λは物質のエネル

ギー密度のオーダーの値となることが期待される.ま

た Λの計算が行えるためには宇宙の発展の 4次元体

積が有限である必要があり, そのため宇宙がビッグバ

ンから始まり, ビッグクランチを起こすような発展を

するようなものを考える.

3 Sequestering Mechanism in

Scalar-Tensor Theory

物質以外の寄与としてスカラー場を用いて, 宇宙

が収縮するような発展を起こすことを考える. そこ

で Scaler-Tensor Theory[4] に Sequestering Mecha-

nism を適用させることを考える.

作用は

S =

∫
d4x

√
−g

[
1

2κ
R− h (ϕ) (∇ϕ)

2 − V (ϕ)

−Λ + λ4Lm

(
λ−2gµν ,Ψ

)]
+ σ

(
Λ

λ4µ4

)
(6)

新たに導入したスカラー部分には global変数は

含まれていないため, 上記と同じ操作を行うことでΛ

については同じ結果を得られる. 重力の方程式は,

1

2κ
Gµ

ν − h∇µϕ∇νϕ+
1

2
h (∇ϕ)

2
δµν +

1

2
V δµν

+
1

4

⟨
1

2
ταα

⟩
δµν − 1

2
τµν = 0 (7)

となる. Scalar-Tensor Theory においても同様に真

空からくる寄与は方程式内では現れない.

4 FRW 方程式

一様等方に広がる宇宙はFRW計量によって記述さ

れ, この計量を重力の方程式に代入することで FRW

が求まる.またスカラー場は時間にのみ依存すること

から, FRW方程式は

H2 =
κ

3
ρ− K

a2
+

2κ

3

(
−1

2
h∇0ϕ∇0ϕ

+
1

2
V +

1

4

⟨
1

2
ταα

⟩)
(8)

3H2 + 2Ḣ = −κp− K

a2

+2κ

(
1

2
h∇0ϕ∇0ϕ+

1

2
V +

1

4

⟨
1

2
ταα

⟩)
(9)

と求まる. FRW方程式を用いて h, V について解

くと

V (ϕ) =
3

κ
H2 +

1

κ
Ḣ − 1

2
(ρm − pm)

−1

4
⟨ταα ⟩+

2

κ

K

a2
(10)

h (ϕ) ϕ̇2 = − 1

κ
Ḣ − 1

2
(ρm + pm) +

1

κ

K

a2
(11)
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が得られる.

ここで式 (9), (10) が

V (ϕ) =
3

κ
f2 +

1

κ
f ′ − 1

2
ρm − 1

4
⟨ταα ⟩+

2

κ

K

a2

h (ϕ) = − 1

κ
f ′ − 1

2
ρm +

1

κ

K

a2

を満たすような h, V を選ぶと f (ϕ) = H,ϕ = t と

なる.[5] ここで物質は完全流体で, 非相対論的なもの

を考えている.

5 Model

スケール因子として次の形を考える.

a(t) =

{
α

(
1

12
t4 − 1

2
t21t

2 − 1

12
t40 +

1

2
t21t

2
0

)}1/n

=

{
α

(
1

12
t4 − 1

2
t21t

2 + C

)}1/n

(12)

(−t0 ≤ t ≤ t0)

ここで, t1, n はパラメータ. |t0|(t0 > 0) は宇宙が

ビッグバン (ビッグクランチ)を起こす時刻であり, t0

は寿命に相当する.

C は, y =
(

t1
t0

)2
(0 < y < 1) を定義すると,

C

t41
=

1

2

(
t0
t1

)2

− 1

12

(
t0
t1

)4

=
1

12y2
(6y − 1) (13)

はじめに, このスケール因子の下で, スカラー場の運

動項係数 h(t) を計算すると,

h(t) = − 1

κ
Ḣ − 1

2
ρm +

1

κ

K

a2

= −H2
0

κ
a−3

(
Ḣ

H2
0

+
3

2
Ωm0 +ΩK0 · a

)

=
H2

0

κ
a−3

[
α2 {a1}3/n−2

36nH2
0

{
G1 (X) + 36Ct21

}
−3

2
Ωm0 − ΩK0 {a1}1/n

]
(14)

H0 は現在のハッブルパラメータの値で, Ωm0,ΩK0

はそれぞれ, 非相対論的物質と曲率の密度パラメータ

の現在の値.

また, a1 を

α

(
1

12
t4 − 1

2
t21t

2 − 1

12
t40 +

1

2
t21t

2
0

)
(15)

と定義する.

G1(X) は, X =
(

t
t0

)2
と定義して,

G1(X) = X(X2 −A3X +A4)

, A3 = 3t21 , A4 = 36t41

(
1

2
− C

t41

)
0 < n < 3/2 では, 時刻 t = t0 で, a1 = 0 とな

るため, h(t) の [ ] 内の第 1, 3項がゼロになり, 物質

の項のみが残るため, 負になってしまう. t → t0 で,

h < 0 とならないためには, 第 1項が残っている必要

がある. よって, 少なくとも t → t0 で h < 0 となら

ないためには,

n ≥ 3

2
(16)

である必要がある.

ここで, a1 を書き換えると,

a1 =
αt41
12y2

{
1−

(
t

t0

)2
}{

6y − 1−
(

t

t0

)2
}

(17)

α > 0 とすると, 0 < (t/t0)
2 < 1 より, a1 > 0 が

−t0 < t < t0 で常に成り立つには, 6y−1− (t/t0)
2 >

6y − 2 > 0 である必要があるため, y は

y ≥ 1

3
(18)

次に, スケール因子 a(t)の時間発展について考え

る. 宇宙の発展が, 減速膨張期から加速膨張期になり,

再び減速膨張期を経て, 収縮期へ転換すると仮定す

る. この時, スケール因子の関数形は、転換時刻で対

称な関数形であるとする. 3/2 ≤ n < 4, 1/3 < y < 1

で、スケール因子が今考えている変化をする条件は,

F (X−)− 9Ct21 が正となる領域である.

F (X−)− 9Ct21 > 0 (19)

F (X−)− 9Ct21 は

F (X−)− 9Ct21

=
t61

(4− n)2
1

ny3

[
3n(4− n)(6y − 1)y

+(8− n)(4n2 − 19n+ 4)y3

+
1

2

{
(−5n2 + 20n+ 16)y2 − n(4− n)(6y − 1)

}3/2]
(20)
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関数 F (X−)− 9Ct21 の符号は, 式 (20) の [ ] 内の

符号で決まる (図 1).

図 (1) より, スケール因子 (12)は, 実現させたい関

数形をとるパラメータ領域を持っている. また, 各 n

に対して, 式 (19) を満たす y の領域の上限に制限が

つく.

0.34 0.35 0.36 0.37 0.38

1.5

1.6

1.7

1.8

1.9

2.0

2.1

y

n

図 1: 3/2 < n < 4 における、スケール因子が条件に

合う領域をまとめた図。0 < n < 3/2 は、スカラー

場の運動項係数 h が負になるため、n の領域には含

まれない。

6 Conclusion

本研究では, fine-tuning 問題解決の方法の 1つで

ある Sequeatering Mechanism が, Scalar-Tensor 理

論においても用いることができ, 真空エネルギーの

量子補正からの大きな寄与を打ち消すことができた.

Scalar-Tensor 理論の運動項係数とポテンシャルが,

スケール因子で記述できる関数形を選んだが, この場

合, スケール因子の関数形を仮定する必要がある.
また, スケール因子の具体例を用いて, スケール因
子の時間発展や, スカラー場の運動項係数への条件を
考えることで, 関数のパラメータ領域への制限を得
た. このパラメータ領域において, ⟨ταα ⟩ が取り得る
値を考える必要がある.
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Generalized multi-Galileons, covariantized new terms, and the

no-go theorem for non-singular cosmologies

赤間 進吾 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

　近年、場の運動方程式が２階微分までに保たれる単一スカラー場理論では、特異点のない宇宙禁止定理が

証明された。しかし、この段階では場が相互作用する場合などまだ網羅しきれていない状況がある。そこで

今回の研究では、特異点のない宇宙禁止定理の拡張として、任意の個数の場が相互作用する包括的な理論へ

と拡張を行った。

1 Introduction

ビッグバン以前の初期宇宙には、宇宙の急激な加

速膨張が起きたと考えられている。このシナリオは

「インフレーション」と呼ばれ、これまで様々なモデ

ルが構築されてきた。インフレーションは、標準ビッ

グバン宇宙論の問題点を解決でき、宇宙マイクロ波

背景放射 (CMB)の観測と整合的であることから支

持されている。しかしこのシナリオでは、宇宙の始

まりにエネルギー密度などの物理量が発散する点 (初

期特異点)が予言されてしまう。そこで、インフレー

ションとは異なり初期特異点を回避するシナリオと

して、宇宙はビッグバンまで収縮していたとする「バ

ウンス」や、宇宙はミンコフスキー時空から始まり

ビッグバンへとつながったとする「ジェネシス」な

どが提唱されている。しかしながら、これらは初期

特異点を回避できるという魅力的な特徴を持つもの

の、まともに考えられるようになったのは最近であ

る。この理由として「時空が不安定になる」という

問題点があった。

2 特異点のない宇宙

初期特異点を回避するには、光的エネルギー条件

と呼ばれる「エネルギーの正値性に関する条件」を

破らなければならない。標準的な理論では、このエネ

ルギー条件を破ると必ず短波長の摂動が指数関数的

に増幅し、一様等方時空が不安定になる (勾配不安定

性)。一方、非標準的な理論 (ガリレオン模型)では、

このエネルギー条件を破っても時空の安定性を保持

できる。そこで、このガリレオン模型に基づいた理

論では、バウンスやジェネシスに代表される「特異

点のない宇宙のシナリオ」が実現できると考えられ

ていた。しかし実際にエネルギー条件を破れるモデ

ルを構築し、ビッグバンへとつながる過程など、宇

宙全体のシナリオを調べてみると、必ず途中で時空

が不安定になることが判明していた。近年では平坦

な一様等方時空において、単一スカラー場と重力場

の運動方程式が２階になる理論は特異点のない宇宙

のシナリオで必ず勾配不安定性が生じることが証明

された (特異点のない宇宙禁止定理)[1]。

3 特異点のない宇宙禁止定理

安定なモデルを許すようなモデル空間を限定し、

特異点のない宇宙が実現できるかを検証することが

本研究の目的である。本研究では、複数のスカラー

場が相互作用する系を考慮することで「特異点のな

い宇宙禁止定理」の仮定を１つ緩め、定理の拡張を

行った。

3.1 包括的なマルチスカラー・テンソル理
論

モデル空間を限定するときに、個別のマルチスカ

ラーモデルを検証していくのは非常に効率が悪い。

そこで、包括的に議論をすることで「どのモデルで

は不安定性を回避できるか」もしくは「モデルに依
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らず不安定性を回避できないのか」を効率的に理解

し、モデル空間を限定するのが望ましい。マルチス

カラーを含み、場の運動方程式が２階になる一般的

な理論は以下のラグランジアンで記述される [2]。

L = G2(X
IJ , ϕK)−G3L(X

IJ , ϕK)□ϕL + · · · (1)

ただし、XIJ := − 1
2g

µν∂µϕ
I∂νϕ

J である。

これに含まれていない理論については近年、背景時

空がミンコフスキー時空の下で網羅的に探査された

[3]。より包括的な議論をするためには、これらの理

論を任意の背景時空の下で再構築すれば良い。私は

これを行うことで、複数のスカラー場と重力場の運

動方程式が２階になる既存のマルチスカラーモデル

を全て網羅した包括的な理論を構築した [4]。

3.2 安定性の条件

ここでは、平坦な一様等方時空からの摂動を考え

た時の安定性の条件を述べる。ラグランジアン (1)に

おけるテンソル摂動とスカラー摂動の２次の作用は

以下のようになる。

S
(2)
h =

1

8

∫
dtd3x a3

[
GT ḣ

2
ij −

FT

a2
(∇⃗hij)

2

]
, (2)

S
(2)
Q =

1

2

∫
dtd3xa3

[
KIJQ̇

IQ̇J − 1

a2
DIJ∇⃗QI · ∇⃗QJ

−MIJQ
IQJ + 2ΩIJQ

IQ̇J

]
, (3)

ここで、QI は ϕI = ϕ̄I(t) +QI(t, x⃗)で定義される。

ゴースト不安定性と勾配不安定性を避ける条件は、テ

ンソル摂動については

GT > 0, FT > 0, (4)

また、勾配不安定性は摂動の短波長モードに着目す

れば良いので、スカラー摂動に関する安定性の条件

は (3)の 3項目と 4項目は考えずに KIJ と DIJ が

正定値であるとすれば良い。

4 結果

結果として、ラグランジアン (1)の下では特異点の

ない宇宙で、勾配不安定性がモデルに依らず生じる

ことを示した。また、今回新たに再構築した理論は、

上記の安定性の議論には影響を及ぼさないため、こ

こでの結論は現時点で最も一般的なマルチスカラー・

テンソル理論での結論である。

5 今後の課題

上述の結果を受け近年では、空間の高階微分の導

入などにより禁止定理の条件を緩和させ、バウンス

やジェネシスモデルが構築されている。しかし、ま

だどのような理論ではモデル構築ができるのかが限

定できていない。そこで、モデル空間をどのように

限定していくかについても議論する。
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Non-linear effect of higher-order scalar tensor theory on

cosmological perturbation

平野　進一 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

近年盛んに研究されている修正重力理論の１つであるスカラーテンソル理論には、スカラー場の高階微分
項を含み、その非線形性効果が効くことで、太陽系スケールでの重力実験の結果を再現し、かつ宇宙論的な
スケールで宇宙の加速膨張を実現するものがある。本研究では、上記の理論を含む包括的な枠組みである
Horndeski理論をもとに、その自然な拡張である GLPV理論である場合に、宇宙論的な密度揺らぎにどのよ
うな効果がみられるか見ていく。特に、非線形効果がみられると期待される物質のバイスペクトルに対する
評価を行った。結果として、バイスペクトルの積分カーネルの波数依存性として新たな項が現れることはな
いものの、一般相対論や Horndeski理論の場合にはない時間発展が導入される。その一方で、線形密度揺ら
ぎの発展が著しく Λ− CDMモデルと異なる理論予言をもたらす場合があることが確認された。

1 Introduction

近年観測された宇宙の加速膨張を説明する、最も
簡単な候補とされる宇宙項は、その起源を宇宙の真
空期待値と捉えると観測との大きな矛盾を招く。この
問題を解決する手法として、宇宙論的なスケールに
おいて重力理論を修正する試みがなされている。特
に、その修正の典型的なモデルとして、重力場の計
量にスカラー場を加えた理論であるスカラーテンソ
ル理論が知られている。例えば、超弦理論のような
高エネルギーの究極理論があり、その低エネルギー
有効理論としてスカラーテンソル理論を考えるなら
ば、宇宙論的な時空は対称性が高いために、相互作
用項が多岐にわたる。その理論が現在の宇宙を記述
するためには、宇宙論的なスケールにおいて加速膨
張を説明し、太陽系スケールのような小スケールで
は一般相対論から予言される理論予言を回復するス
クリーニング機構を備えていることが最低限必要で
ある。このスクリーニング機構は、大まかにスカラー
場のポテンシャル項を用いるものと微分項を用いた
ものがある。後者は、「Vainshtein機構」[1]と呼ば
れ、最近盛んに研究されている高階微分理論 (例え
ば、DHOST理論 [2])や disformal couplingのある
理論に多く見られる性質であり、この機構の観測的
な検証も多く議論されている。本研究では、上記の

ような Vainshtein機構を備えたスカラーテンソル理
論の宇宙論的な密度揺らぎ、特に物質バイスペクト
ルに現れる影響を見積もることで、Vaishtein機構の
兆しをみることができないか精査する。
　用いる理論は、運動方程式が２階微分までを含む
最も一般的な理論である Horndeski理論、その自然
な拡張である GLPV 理論 [3] である。これらには、
スカラー場とその運動項の任意関数が含まれており、
それを特定の形に選択することで、個々の既存のモ
デルに落ちる構造になっている。GLPV理論に拡張
されたことで加わった項は、物質の揺らぎの成長す
るサブホライズンスケールにおいて、密度揺らぎパ
ラメータ δ の時間微分項と同じオーダーになる項や
非線形オーダーで新たな時間依存性をもたらす項を
吐き出す [4]。これらの項により、バイスペクトルに
含まれる積分カーネルの時間発展が Horndeski理論
の場合とも異なる依存性となる一方、線形密度揺ら
ぎの発展方程式が Λ − CDMモデルと著しく異なる
理論予言となる場合があることを確認した。
　本集録の構成は以下である。２章でGLPV理論の
作用を導入する。３章ではサブホライズンスケール
における宇宙論的な密度揺らぎを考え、４章では観
測量であるバイスペクトルを計算し、GLPV理論で
現れる新たな影響をみていく。５章で以上の議論を
まとめる。
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2 GLPV theory

G5 と F5 の項を考えない 1、GLPV理論 [3]の作
用は

S =

∫
d4x

√
−g (LH + Lbeyond + Lm) , (1)

LH =G2(ϕ,X) −G3(ϕ,X)□ϕ +G4(ϕ,X)R

+G4X(ϕ,X)
[
(□ϕ)2 − ϕ2

µν

]
(2)

Lbeyond =− 1

2
F4(ϕ,X)ϵµνρσϵµ′ν′ρ′σϕ

µ′
ϕµϕ

ν′

νϕ
ρ′

ρ

(3)

である。G2, G3, G4, F4はスカラー場 ϕとその運動項
X := (−1/2)(∇ϕ)2の任意関数である。ϵµνρσは完全
反対称テンソルである。ϕµや ϕνρは∇µϕや∇ρ∇νϕ

をそれぞれ表している。Lmは通常の物質の作用であ
る。GLPV理論は、Horndeski理論の自由度勘定を
する際に、それと無関係になる任意関数同士の関係
式を緩めることで拡張をはかったものである。これ
により高階微分項が導入されるが、その影響は顕に
現れない。

3 Cosmological perturbation

at sub-horizon scale

GLPV理論において宇宙論的密度揺らぎを議論す
る。計量は空間的に平坦なフリードマン時空を背景
時空としたニュートニアンゲージでの宇宙論的揺ら
ぎを考える;

ds2 = −(1 + 2Φ)dt2 + a2(t)(1− 2Ψ)dx2. (4)

スカラー場の揺らぎと密度揺らぎは以下のように定
義する;

ϕ(t,x) = ϕ(t) + π(t,x), (5)

ρ(t,x) = ρ(t)[1 + δ(t,x)]. (6)

更に、スカラー場の揺らぎは無次元化した Q :=

Hπ/ϕ̇を用いる。
1文献 [5,6] から、G5X ̸= 0 である理論は太陽系スケールで

Φ,Ψ ∝ 1/rの振る舞いを再現できず, G5をもつ理論のVainshtein
sol.は不安定であることがわかっている。F5 の後に関しては、本
質的に新たな項は得られず、宇宙論バックグラウンドの振る舞い
をややこしくするのみなので、本集録では G5 = F5 = 0 の場合
を議論する。

3.1 Expanding Lagrangian

上記の摂動量を用いて、サブホライズンにおいて
ラグランジアンを展開する。ϵを摂動量とした時、準
定常近似: ϵ̈ ≪ ∂2ϵを用いると、

L(2) = −aM2(1 + αT )Ψ∇2Ψ+ 2aM2(1 + αH)Ψ∇2Φ

− aM2
[ 1

2M2H2

{
ρm + pm + 2(M2HαB −M2HαH)•

}
+

Ḣ

H2
+ (αB − αH) + (αT − αH)

]
Q∇2Q

+ 2aM2

[
1

M2H
{M2(1 + αH)}• + αH − αT

]
Ψ∇2Q

− 2aM2(αB − αH)Φ∇2Q+ 2aM2αH
Ψ̇

H
∇2Q− a3ρmΦδ,

L(NL) =
M2

2aH2

[
− 1

M2H
{M2(2 + αG + αH)}•αG

− 3(αH − αT ) + 4αB

]
L3 +

M2

2a3H4
(αG − αH + αT )L4

+
M2

2aH2
(αG − αH)ΦQ(2) +

M2

2aH2
αTΨQ(2)

− 2M2

aH2
αH∇iΨ∇jQ∇i∇jQ,

となる [7]。ここで、

L3 = −1

2
(∇Q)2∇2Q,

L4 = −1

2
(∇Q)2Q(2),

Q(2) = (∇2Q)2 − (∂i∂jQ)2.

ドットは宇宙時間における微分、ナブラは空間微分
である。ここで非線形項を残したのは、状況に依っ
ては、非線形項が優勢な寄与になり得るためである。
太陽系のような高密度の領域においては、Vainshtein
機構を働かせることができる [4]。密度揺らぎの非線
形オーダーにおいても、この非線形項が効いてくるた
め、バイスペクトルにその特徴が出る [8]。M,αi(i =

G,K,B, T,M,H)はそれぞれ理論の任意関数で書け
ていて [7,9]、線形揺らぎを物理的に特徴づけている。
例えば、αT は重力波の伝搬速度の cからのズレを表
している。特に、Horndeski理論を超えることで αH

が導入される。これがGLPV理論固有のパラメータ
である。
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3.2 First/ second-order solutions of

matter fluctuation

摂動量 Φ,Ψ, Qに関して変分し、フーリエ展開し
た方程式を連立することで代数的に解くことができ
る。計算は幾分冗長であるため、ここでは結果のみ
を伝えていく。１次の解は、

Φ1(t,p) = −a2H2

p2

[
µΦ

δ̈1
H2

+ νΦ
δ̇1
H

+ κΦδ1

]
(7)

Ψ1(t,p) = −a2H2

p2

[
νΨ

δ̇1
H

+ κΨδ1

]
, (8)

Q1(t,p) = −a2H2

p2

[
νQ

δ̇1
H

+ κQδ1

]
. (9)

である (δ1 = δ1(t,p))。それぞれの係数は任意関数で
書かれ、特に µi, νiは αH に比例するため、これらが
GLPV理論において新たに現れた影響となる。この
結果を、物質の連続の式とオイラー方程式に代入す
ると線形密度揺らぎの発展方程式が得られ、

∂2δ1
∂t2

+ 2H(1 + βH)
∂δ1
∂t

− 4πGeffρmδ1 = 0 (10)

となる。Horndeski理論の範囲においては有効的に
現れる重力定数Geff が変更を受けるのみであったが、
摩擦項に新たな寄与 βH が加わる。これにより、fσ8

の観測結果により則した特殊なモデルも考えられる
[10]が、Λ−CDMモデルから予言される線形密度揺
らぎの理論予言から大きく外れるような可能性が考
えられる。この方程式の解は、1 + βH > 0である限
り、成長解をもつ。スカラー場の寄与のない物質優
勢期では、一般相対論の結果と同じ D+ = aが実現
している (δ1 = D+(t)δL(p), δL(p)は初期の波数依
存性)。
　次に非線形オーダー (2次)を見ていく。１次の場
合と同様に代数的に解け、２次の密度揺らぎの発展
方程式は、

∂2δ2
∂t2

+ 2H(1 + βH)
∂δ2
∂t

− 4πGeffρmδ2 = Sδ(t,p),

(11)

ここで、

Sδ(t,p) =
D2

+H
2

1− µΦ

[(
2f2 − κΦ

1− µΦ
+ γH

)
Wα

− f2 − τΦγ

1− µΦ
Wγ

]
, (12)

Wα(p) =
1

(2π)3

∫
d3k1d

3k2 δ
(3)(k1 + k2 − p)αs(k1 · k2)

× δL(k1)δL(k2), (13)

Wγ(p) =
1

(2π)3

∫
d3k1d

3k2 δ
(3)(k1 + k2 − p)γ(k1 · k2)

× δL(k1)δL(k2), (14)

αs(k1,k2) = 1 +
(k1 · k2)(k

2
1 + k22)

2k21k
2
2

, (15)

γ(k1 · k2) = 1− (k1 · k2)
2

k21k
2
2

. (16)

である (δ2 = δ2(t,p))。f := Ḋ+/D+H は線形成長
因子、GLPV理論に拡張した効果は µΦ, γH に入って
いる。波数依存性に当たるWα,Wγ は一般相対論で
も登場する依存性である。初期揺らぎがガウシアン
であることを仮定するならば、ソース項が２次の解
に直接寄与する:

δ2(t,p) = D2
+(t)

[
κ(t)Wα(p)−

2

7
λ(t)Wγ(p)

]
,

(17)

κ(t) =
1

D2
+(t)

∫ t

0

dT
D+(T )D−(t)−D+(t)D−(T )

W (T )

×
D2

+H
2

1− µΦ

(
2f2 − κΦ

1− µΦ
+ γH

)
, (18)

λ(t) =
7

2D2
+(t)

∫ t

0

dT
D+(T )D−(t)−D+(t)D−(T )

W (T )

×D2
+(T )H

2(T )
f2 − τΦγ

1− µΦ
. (19)

ここに現れた κ(t), λ(t)は、バイスペクトルを特徴づ
ける積分カーネルにも現れ、その時間発展を特徴づ
ける。特に、κに関しては一般相対論でもHorndeski

理論でも 1になるが [8]、GLPV理論に拡張されるこ
とでその値が時間発展する。
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4 Bispectrum

宇宙の大規模構造の SPT(Standard Perturbation

Theory)の notationを用いる [11]。密度揺らぎのパ
ワースペクトル/バイスペクトルは、

⟨δ(t,k1)δ(t,k2)⟩ = (2π)3δ(3)(k1 + k2)P (t, k1),

⟨δ(t,k1)δ(t,k2)δ(t,k3)⟩ = (2π)3δ(3)(k1 + k2 + k3)

×B(t, k1, k2, k3).

である。Tree-levelの３点相関関数は、

⟨δ1(k1)δ1(k2)δ2(t,k3)⟩ = 2(2π)3δ(3)(k1 + k2 + k3)

×D4
+(t)F2(t,k1,k2)P11(k1)P11(k2), (20)

F2(t,k1,k2) = κ(t)αs(k1,k2)−
2

7
λ(t)γ(k1,k2),

P11(k)は tree-levelのパワースペクトル、F2が積分
カーネルである。これを用いると、tree-levelのバイ
スペクトルは

D−4
+ (t)B(t, k1, k2, k3)

= 2F2(t,k1,k2)P11(k1)P11(k2) + 2 cyclic terms

(21)

となる。最後に観測との比較にも用いられる reduced

bispectrumは、

Q123(t, k1, k2, k3)

=
B(t, k1, k2, k3)

D4
+(t)[P11(k1)P11(k2) + 2 cyclic terms]

(22)

である。具体的に、k1 = k2, k3 ≈ 0のとき、GLPV

理論と Λ− CDMモデルとの比較をすると、

Q123

QΛ
123

≈ 21κ− 8λ

21− 8λΛ
(23)

となる。十分初期にはこの値は 1になるが、スカラー
場が優勢になるにつれ、この値はずれていく。

5 Summary

Vainshtein機構を備えた Horndeski理論の自然な
拡張であるGLPV理論において密度揺らぎの発展を
調べた。結果、線形レベルで Λ − CDMモデルの理

論予言から大きくずれる可能性が示唆された。非線
形レベルでは、新たな波数依存性は見られなかった
ものの、積分カーネルに一般相対論や Horndeski理
論にない時間発展がみられことが確認された。
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Vainshtein mechanism in Schwarzschild spacetime with matter

小川潤 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

Galileonタイプのスカラー・テンソル理論には、Vainshtein機構と呼ばれる第 5の力の抑制機構が存在す
ると考えられているが、軸対称のような対称性の低い場合において第 5の力が抑制されるかは明らかではな
かった。そこで、ディスク状に物質を配置した軸対称な系における Vainshtein機構のはたらきを調べた。こ
のような系では、Vaisnhtein機構が第 5の力を促進するはたらきを持つことが明らかとなった。

1 Introduction

一般相対論は、いまのところ適用範囲がもっとも
広く、かつ理論的にもシンプルな重力理論である。し
かし、一般相対論が予言する宇宙モデルは、これま
でのところ現在の宇宙が加速膨張しているという観
測事実を十分に説明できていない。この宇宙モデル
において、観測されている宇宙の加速膨張を物質場
により説明するにはダークエネルギーと呼ばれる圧
力が負となる物質の導入が必要となる。現時点では、
この物質が実在する積極的な根拠は見つかっていな
い。この宇宙の加速膨張を説明するために、一般相
対論は理論的に不完全であるという立場から、一般
相対論を修正・拡張した重力理論 ―修正重力理論―
が提案されている。
ほとんどの修正重力理論は重力を記述するテンソル
場にスカラー場の自由度を追加する理論 -スカラー・テ
ンソル理論-によって実効的に記述できる。スカラー・
テンソル理論の１つとして、スカラー場の自己相互作
用 (�φ(∇φ)2)導入するGalileon理論 [1]が知られて
いる。新しく追加したスカラー自由度をGalileonと
呼び、この自由度により宇宙の加速膨張を説明できる
と期待されている。一方で、Galileonは非相対論的物
質と結合するため第 5の力を伝播してしまう。このよ
うな力は太陽系スケールでの重力テストでは発見さ
れていない。そのため、Galileon理論は Vainshtein
機構 [2]と呼ばれる、自己相互作用項の非線形効果に
よって物質と重力との結合が弱くなる機構を備えて
いる必要がある。このような機構がはたらくかどう
かは、球対称や平面対称といった対称性が高い場合
でしか調べられていない。

本研究では、有限な大きさのディスク状に物質を
分布させた軸対称な系における Vainshtein機構のは
たらきを調べた。具体的には、Galileonが物質と結
合する場合を考え、Galileonの運動方程式を数値的
に解くことによりGalileonのふるまいを調べた。こ
のとき、Vainshtein機構が第 5の力を抑制するので
はなく、むしろ促進するはたらきを持つことが明ら
かになった。この原因は、時空の曲がり方に依存せ
ず、物質分布の形状にあることを突き止めた。

2 Theory

2.1 Field equations

今回の解析では、Einstein frameにおける Cubic
Galileon作用を考える:

S =
∫

d4x
√
−g

[
M2

p

2
R +

3∑
i=2

ci

2
Li

]
+Sm[Ψ; A2(φ)gµν ],

(1)
ここで、Planck質量をMp := (8πG)−1/2 と定義し
た。(1) 式の第 2項は Galileon場の振る舞いを決め
る項で、ci は無次元の定数であり、また

L2 = (∇φ)2, (2)

L3 =
1

M3
�φ(∇φ)2, (3)

である。ただし、(∇φ)2 = ∇µφ∇µφ, �φ = ∇µ∇µφ

である。さらに、M は質量の次元を持っており、
M3 := MpH2である (Hは FRLW universeのHub-
ble 定数). (1) 式の第 3 項は、物質場 Ψ の作用を
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表している。Jordan計量と g̃µν Einstein計量とは,
g̃µν = A2(φ)gµν という関係にある。
この作用を計量 gµν とGalileon φで変分を取ると,
重力場と Galileonの運動方程式が得られる:

Gµν = κ

(
T (m)

µν +
3∑

i=2

ciT
(i)
µν

)
, (4)

3∑
i=2

ciξ
(i) = 0. (5)

ただし、

ξ(i) := − 1√
−g

(
∂µ

∂
√
−gLi

∂(∂µφ)
− ∂

√
−gLi

∂φ

)
, (6)

ξ(2) = −�φ, (7)

ξ(3) =
1

M3
[Rµν∇µφ∇νφ

+ (∇µ∇νφ)(∇µ∇νφ) − (�φ)2], (8)

T (2)
µν = −∇µφ∇νφ +

1
2
gµν(∇φ)2 (9)

T (3)
µν = − 1

M3
(∇µφ∇νφ�φ + gµν∇αφ∇βφ∇α∇βφ

−∇λ∇{µφ∇ν}∇λφ) (10)

である。このとき、[∇α,∇β ]∇γφ = Rλ
γαβ∇λφ,

{A,B} = AB + BAを用いた。今回の解析では物質
と Galileonの結合を

A(φ) = eβφ/2Mp , (11)

とする。ただし、β はGalileonと物質との結合定数
とする。これらの仮定より、Galileonの運動方程式は

c2ξ
(2) +

c3

M3
ξ(3) =

β

2Mp
ρ, (12)

となる。ただし、Einstein frameで保存されるエネ
ルギー密度 ρ := −A−1Tm を定義した。

2.2 Vainshtein機構の振る舞い
これらの物質と Galileonの結合により、Galileon
の分布 (正確にはGalileonの微分項)に比例する第 5
の力が生じる。たとえば、質量mの粒子が感じる第
5の力は

~Fφ = − β

Mp
m~∇φ. (13)

と書ける。そのため、第 5の力を計算するには、物
質の周りの Galileonの分布を求める必要がある。

Laboratoryや太陽系スケールでの重力のテストに
より、このような第 5 の力の伝播 (存在) は強く制
限されている。そのためGalileon理論は、これらの
第 5 の力が局所領域 (高密度領域) で隠されるよう
な機構を有している必要がある。このような領域で
は、Galileon理論に含まれる非線形項によって物質
とGalileonが弱く結合するようになる。このような
機構をVainshtein機構と呼ぶ。(12) 式の第 2項は非
線形項を表しており、高密度領域ではこの項が支配
的となる。つまり、c3 = 0とすると Vainshtein機構
がはたらかなくなる。
本解析では、ディスク状に物質を分布させたとき

の Vainshtein機構のはたらきを調べる。このとき、
Vainshtein機構がはたらく場合 (c3 6= 0)とそうでな
い場合 (c3 = 0)の∇φを調べることによって、Vain-
shtein機構のはたらき (非線形項の強さ)を調べられ
る。すなわち、

Q =
|∇φ|c3 6=0

|∇φ|c3=0
(14)

をプロットすることによって Vainshtein機構の振る
舞いを調べる。

3 Galileon profile with disk-

like matter

3.1 Numerical set up

本解析では、物質分布を

ρ(r, θ) := ρU(r − r1)U(r2 − r)U(θ1 − θ) (15)

とする。このとき、diskの内径を r1、外径を r2 と
し、さらに

U(x) =

1 (x > 0)

0 (x < 0)
(16)

である。ここで、便宜上、物質とスカラー場が時空に
与える影響を無視できるものとする。すなわち、背景
時空はMinkowski時空とする。また、このGalileon
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は宇宙の加速膨張を引き起こしていると考えると、
Galileon 場の時間変化は宇宙時間スケールとなる。
すなわち、今回考えているような局所領域では時間
変化を無視できるとする。さらに、物質は静的であ
るとし、これらの運動によって生じる熱力学的・流
体力学的な影響を全て無視することにする。
数値計算を行う上で、変数をそれぞれ典型的なス
ケールで無次元化する:

φ̄ =
φ

c2M3r2
0

, ρ̄ =
ρ

ρ0
, r̄ =

r

r0
, ξ̄(3) =

ξ(3)

c2
2M

6

(17)

これらの無次元化変数を (12) 式に代入すると

c2ξ̄
(2) + c3ξ̄

(3) =
µ

2
ρ̄. (18)

となる。ただし、

µ :=
βρ0

c2
2M

3Mpl
(19)

と定義した。数値計算を行う上で、境界条件を

∂φ

∂θ
|θ=0 =

∂φ

∂θ
|θ= π

2
= 0, (20)

φ(L, θ) = 0 (21)

課す。ただし、Lは考えている領域の大きさである。
以上の設定のもと (14) 式を計算する。

3.2 Result

Minkowski時空において、µ ∼ 36、r1 = 3, r2 = 30
に物質を分布させたときの (14) 式をプロットすると
図 1となる。図 1より、物質をディスク上に配置する
と、空洞部分の直上において第 5の力が顕著となる
ことが分かる。つまり、Vainshtein機構 (非線形項)
はスカラー場の存在を抑制するどころか、促進する
はたらきを持っていることが分かる。具体的には、2
倍程度の第 5の力があらわれる。平面状に物質を配
置すると Vainshtein機構が全くはたらかないことが
示されており [3]、空洞部分以外の領域ではその結果
を再現している。物質の近傍では Vainshtein機構の
はたらきにより、第 5の力が伝播しにくくなってい
ることが分かる。
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図 1: Minkowski時空において、物質を r1 = 3, r2 =
30に分布させ、µ ∼ 36のときの Qをプロットした
図 (diskの断面図、横軸に物質を配置)。Vainshtein
機構はスカラー場を促進するようにはたらく。

4 Conclusion

物質の形状によって、Vainshtein機構のはたらき
が顕著にかわることが、今回の解析によって判明し
た。今後 Vainshtein機構を持つ理論を考えるときの
１つの指針を与えたことになる。より現実的な系（例
えば、Schwarzschild時空の場合)についての解析や、
非線形項の振る舞いを定性的に理解する方法につい
ては、本講演時に発表予定である。
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軸対称時空におけるEinstein-Vlasov系

松本 龍哉 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙物理学において、重力相互作用のみをする無衝突粒子の振る舞いを記述する self-gravitating Vlasov系が

有用である事は示されてきて、一般相対論においても良い物質モデルである。その有用性のため Vlasov系と

Newton重力を組み合わせた Vlasov-Poisson(VP)系と Einstein重力を組み合わせた Einstein-Vlasov(EV)

系のそれぞれについて数値計算による球対称解の解析が行われてきた。[1,2]

　 [3] では EV 系を軸対称時空で考えており、数値計算によって解いて得られる物質分布は様々な形や性

質を持っている。形状はトーラス形、ディスク状、紡錘形などがある上に、これらを生み出す分布関数を

組み合わせることも可能で spindle-torus といったものも解として存在する。また、特徴的な性質の一つに

Einstein-Vlasov系で初めて ergoregionを持つものがある。これは解が相対論的である示唆しており、非自

明な性質を持っていて興味深い結果となっている。

1 Introduction

宇宙物理学ではそのスケールの大きさから完全流

体によって近似することが多く、相互作用が重力の

みのVlasov系はいいモデルであり、一般相対論にお

いても良い物質モデルである。しかし、計算の複雑

さから Newton重力と組み合わせた Vlasov-Poisson

系 []や Einstein重力との Einstein-Vlasov系 []のど

ちらでも球対称での研究が多く、軸対称時空におけ

る解はほとんど知られていない。そこで、Vlasov系

の分布関数の引数が 2つの保存量のみに依存すると

いう仮定を置くことで計算する方法が行われている

[3]。これにより測地線に沿って分布関数が保存する

というVlasov方程式が自明に成り立ち、Einstein方

程式のみを解けばいい形になり計算が簡略化される。

今回の発表では [3]の reviewを行い、軸対称の self-

gravitating Vlasov系の解を数値計算によって作られ

ることを紹介する。さらに、その解の中には今まで

存在しなかった ergoregionを含むような相対論的な

解が存在することについても述べる。

2 Model and Methods

粒子の作り出す Einstein重力のみによって相互作

用する無衝突粒子の振る舞いを考えるために、モデ

ルは物質が分布関数 f : P → [0, inf[によって記述さ

れる。分布関数はmass-shellと呼ばれる時間向き付

けされたローレンツ多様体 (M, g)の接束の補集合と

して定義される。簡単化のために全ての粒子は同質

量でその質量を 1とする。解くべき方程式は以下の

Einstein方程式と Vlasov方程式 (無衝突ボルツマン

方程式)である。(ラテンの添字は 0,1,2,3を取る)

Ric(g)ij −
1

2
R(g)gij = 8πT (g, f)ij (1)

pi∂xif − Γk
ij(g)p

ipj∂pkf = 0 (2)

さらに、static な解 f0(x, p) を数値的に求める事と

し、分布関数の ansatzを

f0 = KΦ(E,Lz) (3)

とする。Kは規格化定数、E,Lzは粒子のエネルギー

と対称軸周りの角運動量である。E,Lzは保存量であ

り、この仮定により Vlasov方程式 (2)は常に満たさ

れ Einstein方程式のみを解けばいい。

また、軸対称時空を考えるため、円筒座標 (t, ρ, z, ϕ)

を取る。

g = −e2νdt2+e2µdρ2+e2µdz2+ρ2B2e−2ν(dϕ−ωdt)2

ν, µ,B, ωは ρ, zのみに依存する未知関数である。ま

た、簡単化のため

v0 = eνp0, v1 = eµp1, v2 = eµp2, v3 = ρBe−ν(p3−ωp0)
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という変数変換をしておくと、エネルギー運動量テ

ンソルは

Tij(ρ, z, ϕ) =

∫
R3

pipjf0(ρ, z, ϕ, v
1, v2, v3)

d3v√
1 + |v|2

と書くことができる。エネルギー Eと z軸周りの角

運動量 Lz は

E = −g(∂t, pi) = eν
√
1 + |v|2 + ωLz (4)

Lz = g(∂ϕ, p
i) = ρBe−νv3

(5)

である。これらの式を用いて Einstein方程式を書き

下すことができ、ν, µ,B, ωは ρ, zに対する方程式を

得られる。ν に対する方程式のみあらわに表すと

∆ν = 4π(Φ00 +Φ11 + (1 + (ρB)2e−4νω2)Φ33

+ 2e−4νωΦ03)−
1

B
∇B・∇ν + 1

2
e−4ν(ρB)2∇ω・∇ω

となる。ここで、Φ00 = e2µ−2νT00,Φ11 = Tρρ +

Tzz,Φ33 = (ρB)−2e2µ+2νTϕϕ,Φ03 = e2µ+2νT0ϕ で

ある。分布関数の ansatzを置いて、これら ν, µ,B, ω

は ρ, z の 4つの方程式を数値計算で解くことで物質

の振る舞いを見る。

また、解を特徴付ける量として以下の全質量を用

いる。

M = 2π

∫
R2

w(ρ, z)dρdz (6)

ここで、

w ≡ e(2µ− 2ν)ρBT00+(Tρρ + Tzz) +
e2µ+2ν

ρB
Tϕϕ

−e2µ−2νρBω2Tϕϕ

3 Results

3.1 Toroidal Solutions

まず、良く知られた polytropic ansatzを生成する

ansatzを示す。

ϕ(E) =

{
(E0 − E)k, E ≤ E0

0, E > E0

(7)

ψ(Lz) =

{
(|Lz| − L0)

l, |Lz| > L0

0, |Lz| ≤ L0

(8)

E0はカットオフエネルギー、L0はカットオフ角運

動量である。L0 = 0の時に polytropic解になるため

一般化された polytropicと言える。4つのパラメー

タの典型的な取り方を 4種類として GP-A(k = l =

L0 = 0),GP-B(k = 1, l = L0 = 0),GP-C(k = l =

1, L0 = 0),GP-D(k = l = L0 = 1)の結果を示すと、

図 1のような Z=0での空間密度と半径との関係が得

られる。GP-A,Bは角運動量が等しく重み付けされ

ていて球対称分布を得られ、GP-Bは GP-Aに対し

て高エネルギーの粒子が制限されているためにより

中央に分布している事が分かる。また、GP-C,Dの

ように Lz 依存性がある場合は球対称性が破れてお

り、GP-Cはリング状に GP-Dはトーラス形になっ

ている。これは、角運動量が小さい粒子は少ないの

で軸付近に分布する事が出来ないからである。特に、

GP-Dは ρ ≈ 2.25で密度はなくなっている。

図 1: z=0における動径方向 ρと密度分布の関係

3.2 Thin Toraidal Solutions

今までの軸対称解は球対称でニュートン解に近い

ものが知られているため、相対論的な解を調べる。セ

クション (3.1)の一般化された形でエネルギーの分布

式 (7)と角運動量の形が

ψ(Lz) =

{
(Lz − L0)

l, Lz > L0

0, Lz ≤ L0

(9)

である。セクション (3.1) と違い正味の角運動量を

持っている。L0 = 0.8, k = l = 0のパラメータを固

定したままE0を減らしていった時の密度分布が図 2

である。E0が小さくなるほどに高いエネルギーを持
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つ粒子が制限されて、外側の領域を回れずにトーラ

スが内側に寄ってきている。また、最も相対論的な

解は E0 = 0.58, L0 = 0.8, k = l = 0である。球対称

の場合にコンパクト性 2M/R0 は解がどれだけ相対

論的かの尺度で、今回の場合は 2M/R0 = 0.82であ

り球対称の限界値 8/9に近い値になっている。さら

に、一連の解が相対論的であるという強く示唆して

いるものは ergoregionの存在である。KerrBHなど

で見られる領域であるが、ここでは完全に正則であ

る。E0 = 0.65付近で形成され始め、物質全体を覆

うように大きくなる (図 3)。

図 2: 対称軸 (z軸)と動径方向の平面での密度分布

(L0 = 0.8, k = l = 0)。赤いほうが多く、青いほうが

少ない分布である。

図 3: 対称軸 (z軸)と動径方向の平面での密度分布

(L0 = 0.8, k = l = 0)。ergoregionは物質周りの薄い

赤い領域である。

3.3 Spindle-torus

今の手法の強みの一つに新しい分布関数を他の形

を組み合わせることで作られるということがある。複

合的な分布関数として

Φ(E,Lz) = CsΦspindle + CtΦtorus(E,Lz) (10)

を考える。Φtorusは 3.1の torus形である ansatzで、

Φspindle は 3.1のエネルギー分布関数 ϕ(E)と

ψ(Lz) =

{
(1−Q|Lz|)l, |Lz| < 1/Q

0, |Lz| ≥ 1/Q
(11)

である。spindleの分布関数 (11)は Lz に上限を決

めており、対称軸に spindleを形成するものである。

今回のシュミレーションでは E0 = 0.940、spindle

は Cs = 0.5, Q = 2, k = 1, l = 0、torus は Ct =

1.0, k = 1, l = 1で L0 を 1.8から 1.3まで変化させ

ている。この解は 2M/R0 = 0.82が大きくないとい

う点において相対論的な解ではない。密度分布は図

４のようになっており、中心にバルジがあって外側

にトーラスがある構造になっている。特に対称軸に

沿った方向から L0 = 1.6 の解を描画すると図５の

ようになる。こういった天体が宇宙に存在していて、

Hoag’s objectなどが知られている。そういった複合

的な構造を持つ天体を再現する能力を持っている。

図 4: 対称軸 (z 軸) と動径方向の平面での密度分

布 (E0 = 0.94,Cs = 0.5, Q = 2, k = 1, l = 0 for

spindle,Ct = 1.0, k = 1, l = 1 for torus)

4 Summary

計算結果の通り、ここで行っている手法はEinstein-

Vlasov系の軸対称時空に対する数値計算解を生み出
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図 5: 対称軸に沿った方向から見た密度分布 (E0 =

0.94,Cs = 0.5, Q = 2, k = 1, l = 0 for spindle,Ct =

1.0, L0 = 1.6, k = 1, l = 1 for torus)

し、分布関数を組み合わせて複合的な形の物体も形成

することが特徴的である。構成される解には ergore-

gionを含むような初めて示された解もある。
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ネルソンの確率力学における量子跳ね返り時間のシミュレーションと

重力系への応用可能性

高木 かんな (東京学芸大学大学院)

Abstract

本研究では、透過側のポテンシャルの高さ（バイアス）を変化させてシミュレーションをし、跳ね返り時間

への影響を調べていくことを目的とした。そこでネルソンの確率力学を用いて個々の粒子の軌道を計算し、

反射する粒子のみを集めて平均をとることで、波束の軌道を求めた。その波束の軌道と古典力学的な粒子の

軌道を比較することで跳ね返り時間を求め、透過側のポテンシャルの高さとの関係を計算した。更にネルソ

ンの確率力学をホーキング輻射の計算へ応用し、ブラックホールの蒸発過程を詳細に調べる手がかりを考え

たい。

1 Introduction

古典力学的な粒子は、自身の運動エネルギーより

も大きなエネルギーのポテンシャル障壁を越えるこ

とができないのに対し、量子力学的な粒子は障壁内

に侵入あるいは通過することができる。この現象を

トンネル効果といい、実証されている。しかしなが

ら、ポテンシャル障壁内を通過している時間（トン

ネル時間）は、理論的にも実験的にもよく分かって

いない。一方で、先行研究により障壁内に侵入して

いる分だけ、量子力学的な粒子が古典力学的な粒子

よりも跳ね返りに時間がかかることが分かっている。

そこでこの差分を跳ね返り時間と呼び、本研究で扱

うこととした。また先行研究では、箱型ポテンシャ

ルの幅や高さを変化させると、跳ね返り時間も変化

することが分かっている。

本研究では、透過側のポテンシャルの高さ（バイ

アス）を変化させてシミュレーションをし、跳ね返

り時間への影響を調べていくことを目的とした。跳

ね返り時間を求めるにはエーレンフェストの定理よ

り、量子波束の重心の運動を粒子の軌道として考え、

計算するアプローチがある。しかし本研究で扱うポ

テンシャルでは、ポテンシャル障壁内に反射波と透

過波が混在する。従って、反射波だけを取り出すこ

とができず、正確な跳ね返り時間を計算することが

できない。そこで本研究ではネルソンの確率力学を

用いて、反射する粒子の軌道だけを取り出し、跳ね

返り時間を計算することとした。

2 Theory

2.1 Biased rectangular potential bar-

rier

本研究ではポテンシャルを次のように定義し、一

次元の運動について考える。

V =


0 (x < 0)

V0 (0 < x < a)

−V1 (x > a)

各領域での波動関数ψE(x)は以下のようになる。

ψE(x) =


eikx +Re−ikx (x < 0)

Hesx + Ie−sx (0 < x < a)

Teiqx (x > a)

ただし

k =

√
2mE

ℏ
(1)

s =

√
2m(V0 − E)

ℏ
(2)

q =

√
2m(E + V1)

ℏ
(3)
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R =
(ik − s)(iq + s)e−sa − (ik + s)(iq − s)esa

(ik + s)(iq + s)e−sa − (ik − s)(iq − s)esa

I =
2ik(s− iq)esa

(ik + s)(iq + s)e−sa − (ik − s)(iq − s)esa

H =
2ik(s+ iq)e−sa

(ik + s)(iq + s)e−sa − (ik − s)(iq − s)esa

T =
4ikse−iqa

(ik + s)(iq + s)e−sa − (ik − s)(iq − s)esa

である。

粒子の波動関数にガウス型の重みをかけて kで積

分し、作成した波束の波動関数が次の式である。

Ψ(x, t) =

∫ ∞

−∞
dk exp[− 1

2σ2
(k − k0)

2]ψE(x)

× exp[−ikx0 − iωt] (4)

2.2 Nelson’s stochastic mechanics

ミクロな粒子の運動は、確率的な予言しかできな

い。その原因をネルソンは、世界にエーテルとよぶべ

きものが満ちていて、絶え間なく微かにランダムに

動いているからだと考えた。そこでネルソンはエー

テルの突き動かしまで考慮すれば、ミクロな粒子の

運動はニュートンの運動方程式で説明できるように

なると考え、ミクロな粒子の運動を

x(t+∆t) = x(t) + b(x(t), t)∆t+∆w (5)

という確率微分方程式で記述することにした。ただし

∆wのランダムさ加減はガウス分布で与えられ、ドリ

フト速度 b(x(t), t)は以下のように書くことができる

。

b(x(t), t) =
ℏ
m

∂

∂x
[Re[lnψ(x, t)] + Im[lnψ(x, t)]] (6)

ネルソンの確率力学における力学的条件式は

∂v

∂t
=

ν

2

∂2u

∂x2
− v

∂v

∂x
+ u

∂u

∂x
− 1

m

∂V

∂x
(7)

であり、運動学的条件式は

∂u

∂t
= −ν

2

∂2v

∂x2
− v

∂u

∂x
− u

∂v

∂x
(8)

である。(4)式と (5)式よりシュレディンガー方程式

iℏ
∂

∂t
ψ(x, t) =

[
− ℏ2

2m

∂2

∂x2
+ V (x)

]
ψ(x, t) (9)

を導出することができる。また、確率微分方程式で

計算した粒子の位置の分布関数ρ(x, t)と、波動関数

で表される確率密度 |ψ(x, t)|2は等しくなる。以上よ
り確率力学は量子力学と等価であることが分かる。

2.3 Reflective time

ポテンシャル障壁に向かって粒子を入射するとき

、粒子の進行方向が転回する点を跳ね返り点と呼ぶこ

ととする。跳ね返り点に到達する時刻を、古典力学的

粒子では tcl、量子力学的粒子では tqとおき、跳ね返

り時間を次のように定義する。

∆t = 2(tq − tcl) (10)

右辺を 2倍しているのは、往復分を考えているから

である。

3 Results

以下のパラメーターでシミュレーションを行った。

k0 = 5, σ = 0.5, ℏ = 1,m = 1, ω0 = (k0 +

3σ)2/2, Emax = ℏω0, V0 = 1.1Emax, a = 0.3, dt =

0.0005, x0 = −25.

3.1 Quantum mechanics and

stochastic mechanics

「2.2Nelson′s stochastic mechanics」で述べた

ように、量子力学と確率力学は結びついている。そ

のことを数値的に確認するために、V1 = 18での粒子

の位置の度数分布と、|ψ(x, t)|2で表される確率密度
のシミュレーションを行った。粒子の位置の度数分布

は、確率密度に比例していると考えられるため、確

率密度をスケール調整してプロットした。図 1のよ

うに、ほぼ一致する結果が得られた。
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図 1: 量子力学と確率力学の関係（赤：確率密度、青：

度数分布、マゼンダ：ポテンシャル)粒子数 (標本軌

道数)N=20000

3.2 Transmittance and reflectance

確率力学の計算の精度を調べるために、透過側の

ポテンシャルと透過率・反射率との関係を調べた。平

面波の透過率と反射率は図２のようになる。透過側

のポテンシャルは− V1とし、入射側のポテンシャル

と同じ高さが 0になるようにとってある。

図 2: 反射率・透過率と透過側のポテンシャルの関係

（赤：反射率、青：透過率、緑:確率力学の結果）

図２より透過率に注目すると、V1がおよそ−2のと

きに透過率が極大値をとった。また V1を大きくする

、つまり透過側のポテンシャルを深くするにつれて

透過率が小さくなった。また透過側のポテンシャル

が自身のエネルギーよりも大きくなると、透過率は

０となり完全に反射するようになった。

3.3 Reflective time

V0 = 1.1Emax, a = 0.3とし、V1が− 12から 10刻

みで 38までの 6点に対して、跳ね返り時間のシミュレ

ーションを行った。(図３)

図 3: 跳ね返り時間と透過側のポテンシャルの関係

シミュレーションの結果、V1が−2のときに跳ね返り

時間が最大値をとった。図 2と図 3を見比べてみると

、透過率が大きくなると跳ね返り時間も大きくなって

いることが分かる。しかしV1 = 8のとき、V1 = 18の

ときよりも跳ね返り時間が小さくなり、透過率の傾

向と一致しなかった。

4 Conclusion

確率力学によって、バイアスのかかった箱型ポテ

ンシャルに入射した個々の粒子の軌道を追うことが

できた。そして跳ね返り点の時刻を古典力学的な粒

子と比較することで、跳ね返り時間をシミュレーショ

ンすることができた。
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平面波の透過率と反射率の計算において、バイア

スのかかった箱型ポテンシャルでは、透過側のポテン

シャルの高さ V1がある値で、透過率が極大値をとる

ことが分かった。その値よりも V1が大きくなる、つ

まりポテンシャルが深くなるにつれて、透過率は小

さくなっていく。これは透過側のポテンシャルが深

くなるとエネルギーが大きくなり激しく振動するこ

とから、境界での繋がり (マッチング)が難しくなる

ことが原因だと考えられる。

跳ね返り時間のシミュレーションにおいては、透

過側のポテンシャルの高さを変化させたとき、跳ね

返り時間と透過率との間には同じような傾向が見ら

れた。これは透過率が大きくなると、ポテンシャル障

壁内により沈み込むようになり、跳ね返りに時間が

かかるようになることが原因だと考えられる。跳ね

返り時間には理論がないので、定量的な関係を見つ

けること、ネルソンの確率力学をホーキング輻射の

計算へ応用し、ブラックホールの蒸発過程を詳細に

調べる手がかりを見つけることが今後の課題である。

Reference

Y.Ezawa, ”Butsurigaku No Shiten=Rikigaku Kakuritsu
Ryoushi,” Baihuukan (2009)

K.Parikh, & F.Wilczek, ” Hawking radiation as tunnel-
ing,” Phys. Rev. Lett. 85.5042 (2000)
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グラフェンとBTZブラックホールのZermelo Opticalメトリック

佐土原 和隆 (東京学芸大学大学院 教育学研究科)

Abstract

グラフェン内の電子のふるまいは、(2+1)次元時空における質量を持たないフェルミ粒子が従うディラック

方程式で記述できることがよく知られている。グラフェンの形状を変化させることによって、理論的に考え

られた (2+1)次元時空をグラフェンの表面に再現することができる。このことを用いて、観測や実験が難し

い高エネルギー理論の様々な現象をグラフェン上で観測することが期待されている。今回は、特定の形状の

グラフェンが (2+1)次元 BTZブラックホール時空を模倣することに注目した。これによって、実際には実

験することのできないブラックホールを用いた実験や、疑似的なホーキング輻射やウンルー効果の観測がで

きる可能性がある。

1 Introduction

グラフェンとは炭素の同素体で、その厚さは原子

一つ分であり、自然の中で最も二次元に近い物質で

ある。この物質の理論は 1947年に P. R. Wallaceに

よって提唱され、2004年にA. Geimらが初めて合成

に成功した。グラフェン中の炭素は、ハニカム (蜂の

巣) 構造と呼ばれる正六角形を隙間なく並べた結晶

構造をしている。この構造を持つために、グラフェ

ンの電子構造は通常の二次元電子系と大きく異なり、

フェルミエネルギー近傍の電子状態は質量ゼロ形式

のディラック方程式によって記述される。通常のディ

ラック粒子は、真空中を光速に近い速度で運動する

電子やニュートリノなど、我々の日常生活のエネル

ギースケールとはかけ離れた粒子である。しかし、グ

ラフェン中の電子はそれと同じ運動方程式に従って

運動するため、様々な分野から注目を集めている。

このグラフェンの特異な性質を利用し、高エネル

ギー理論で現れる効果をグラフェン上で観測する試

みがなされている。大きな興味が持たれている試み

の一つが、ホライゾンを持つ時空が示すと予測され

る、ホーキング輻射・ウンルー効果の観測である。こ

れらは、現在ではホライゾンの議論に欠かせない存

在となっているが、1970年代に発表されて現在に至

るまで、直接的な観測はされていない。これらの疑似

的な効果をグラフェン上で観測するための第一歩と

して、ホライゾンを持つ時空をグラフェンで再現す

る必要がある。本発表では、(1)に基づき、グラフェ

ンで (2+1)次元 BTZブラックホール時空を模倣す

る原理と、このブラックホール時空をマッピングで

きるグラフェンの形状について説明したい。

2 Dirac field description of de-

formed graphen

グラフェン内の炭素原子は、四つの電子のうち三

つをσ結合に使っており、その強い結合によりハニ

カム構造を形作っている。残りの一つの電子はπ結

合という弱い結合に使われる。π結合のエネルギー

バンドはフェルミエネルギーで節点 (ディラックポイ

ント)を持つため、ディラックポイント近傍の電子は

結晶内を自由に移動することができる。グラフェン

の電気的な特性はこの電子によるものである。

グラフェンには格子が二種類あり、それぞれにつ

いてディラックポイント近傍で成り立つ方程式を求

めると、質量のないディラック方程式に形式が一致

する。電子の移動速度 (フェルミ速度)は光速の 300

分の 1程度だが、グラフェン内をこれ以上の速さで

移動することはできないので、この速さをグラフェ

ン中の「光速」ということができる。
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3 Curved graphene and QFT

in curved spacetimes

グラフェン内を伝わる電子が曲がった時空中の場の

量子論 (QFT)で記述されるという前提から、実験可

能な理論を構成する。ディラックポイントにおいて、

強結合近似したハミルトニアンは以下で表される。

H = −ivF
∫
d2x(ψ†

+σ⃗ · ∂⃗ψ+ + ψ†
−σ⃗

∗ · ∂⃗ψ−) (1)

ここで、σ⃗ ≡ (σ1, σ2), σ⃗
∗ ≡ (−σ1, σ2)であり、ψ±は

二成分のディラックスピノルである。これを、QFT

に拡張するために相対論的な表記として時間を加え

る。すると、作用は以下のようになる。

A = ivF

∫
d3xψ̄+γ

α∂αψ+ (2)

ここで、x0 ≡ vF t, γ
0 = σ3, γ

1 = iσ2, γ
2 = −iσ1 で

ある。ψ− についても同様の作用が考えられる。

グラフェン上のメトリックは時間成分が非相対論

的なので、グラフェン時空のメトリックは以下で表

される。

gµν =

(
1 0

0 gij

)
(i, j = 1, 2) (3)

(2)式の作用がブラックホール時空とグラフェン時空

で形を変えなければいいので、この二つの間が以下

のような共形変換で結ばれていればよい。

ϕ2ggraphenµν = gBH
µν (4)

ここで、ϕは共形因子を表しており、2つのメトリッ

クはそれぞれ、グラフェンとブラックホール時空を

表す。

4 BTZ black hole and bel-

trami spacetime

我々が住む時空より低次元の (2+1)次元時空を考

えることで、ブラックホールの本質を捉えようとい

う多くの試みがされている。その代表例である静止

した (2+1)次元 BTZブラックホール時空は以下の

線素で表される。

ds2 = −F (r)dt2 + F (r)−1dr2 + r2dϕ2 (5)

F (r) = −M +
r2

l2
(6)

これを、我々の住む 3次元ユークリッド空間中にあ

る (2+1)次元時空 (グラフェン)にマッピングする。

(4)式の様な共形変換を用いるためには、グラフェ

ン時空のガウス曲率がK = 0となる必要がある。そ

の最も単純な時空として、ここでは Beltrami擬球を

考える。2次元 Beltrami空間の線素は以下のように

表される。

dl2 = du2 + c2e2u/αdv2 (7)

cと αは任意定数である。

BTZブラックホール時空の線素を式変形すると (4)

式は、

ϕ2{−dt2 + du2 + c2e2u/αdv2}

= F (r){−dt2 + F (r)−2dr2 + F (r)−1r2dϕ2}
(8)

となる。このグラフェンはユークリッド時空に埋め

込まれたものであるから、ユークリッド時空 (x, y, z)

との関係を見ると、

x = ceu/α cosϕ (9)

y = ceu/α sinϕ (10)

z = c(
√
1− e2u/α − arctanh

√
1− e2u/α)(11)

となり、グラフェンの形状が以下のようになること

が分かる。

図 1: Beltrami時空を用いたグラフェンの形状
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5 Conclusion

グラフェンで (2+1)次元BTZブラックホール時空

を模倣する原理と、ブラックホール時空をマッピン

グできるグラフェンの形状の一つが分かった。この

研究分野では、グラフェンの他の形状の考案や、電磁

場を加えることで回転する時空を表す手法が発表さ

れている。これらの手法を用いて、一般相対性理論

に留まらない様々な理論で考えられるブラックホー

ル時空の再現を、グラフェンを用いて行いたいと考

えている。

Reference

[1] A. Iorio & G. Lambiase, Physical Review D 90,

025006 (2014)

[2] M. Cvetic & G. W Gibbons, Annals Phys. 327

(2012) 2617-2626
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シュワルツシルト時空上の有質量ベクトル場

上田航大 (近畿大学大学院一般相対論・宇宙論研究室)

Abstract

ブラックホール時空上の有質量ベクトル場（プロカ場）のダイナミクスに関する基礎研究 (W. Press & S.

Teukolsky 1972)のレビューを行う。この研究では、最も基本的なブラックホールとしてシュワルツシルト時

空を考え、対称性を利用して場の変数分離とパリティの偶奇による分類を行う。次に、プロカ場の運動方程

式が、パリティ偶奇のそれぞれで独立な一次元マスター方程式へと帰着できないことを示す。そして、それ

らの結合した連立微分方程式の解を解析的に求める技術が開発されている。スカラー場と違ってベクトル場

が有質量の場合には、そのダイナミクスを解く上でどのような技術的困難があるのか、またどうすれば物理

的帰結が得られるのか、そうした議論の一端を紹介したい。

1 Introduction
2015年に重力波天文学の幕が開けたことにより、
今後さらに様々な情報を含んだ重力波が観測できる

事が予想される。重力波は一般的にコンパクト連星

合体や超新星爆発といった大規模な天体現象から観

測される。このような重力波源の一つであるブラック

ホールは極端に強い重力を生み出す天体なので、強

重力場特有の現象や新し現象の検証にもっとも役立

つと期待されているため、素粒子論や一般相対論の

見地からすれば、ブラックホールは良い実験装置と

みなすことができる。従って、重力波の観測精度が

向上するにつれ、ブラックホールから新しい物理が

発見できることが期待される。

一般に宇宙に無数に存在するブラックホールは回

転している。このようなカーブラックホールにはいく

つかの興味深い現象が起こる事が知られている。一

つ目はスーパーラディアンスである。これはある範

囲内の振動数の波をカーブラックホールに入射させ

ると、波がエネルギーを増幅させて反射し、ブラッ

クホールから回転エネルギーを引き抜く現象である。

二つ目は ”black hole bomb”と呼ばれる現象である。
これは不安定なスーパーラディアンス束縛状態の事

を表している。超軽量ボソン場がカーブラックホー

ル周りに存在することを仮定すると、ブラックホー

ルの半径がボソン場のコンプトン波長と同程度の時、

スーパーラディアンスによってボソン場のエネルギー

が繰り返し増大する事が知られている (W. Press & S.

Teukolsky 1972)。またこういったブラックホール周
りの超軽量ボソン場が銀河ハローのダークマターの

候補の一つとされている。ブラックホールからの重

力波の観測精度が向上すれば、このような超軽量ボ

ソン場が検証できる可能性がある。

以上の動機からカーブラックホール周りでの有質

量ベクトル場、つまりプロカ場の振る舞いを調べる

ことは重要であるといえる。しかし、カー時空上の

プロカ場は、計量の複雑さのため、数値的に解く方

法は見つかっているが (P. Pani et al. 2012)、解析的に
解く方法はまだ発見されていない。そこで、比較的

計量が単純であるシュワルツシルト計量でのプロカ

場を解析的に解く研究 (J. Rosa & S. Dolan 2012)を紹
介する。

2 シュワルツシルト時空とプロカ方

程式

真空中の電磁場を記述するマクスウェル方程式は、

電磁テンソルを用いて以下のように表される。

∇µFµν = 0 (1)

ただし Fµν ≡ ∇µAν − ∇νAµ であり、∇µ は共変微分を
表す。このときゲージ粒子の質量は 0である。ここ
で、ゲージ粒子に質量 µを与えた場（プロカ場）を

仮定すると、プロカ場を記述する方程式は以下の形
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をとる。

∇µFµν = µ2Aν (2)

これをプロカ方程式と呼び、マクスウェル方程式の

右辺に質量項が加わった式となっている。この項の

存在により、方程式のゲージ不変性は失われる。従っ

てマクスウェル場が自由度が 2の横波成分のみであ
ることに対し、プロカ場は自由度が 3であり、縦波
成分が存在している。またこの式はローレンツ条件

∇νAν = 0を含んでいる。シュワルツシルト計量は、

ds2 = − f (r)dt2 + f (r)−1dr2

+ r2(dθ2 + sin2 θdϕ2) (3)(
ただし、f (r) ≡ 1 − 2M/r

)
と表される。この時空上で

プロカ方程式を解いてゆく。

3 変数分離から得られる方程式

プロカ方程式を解くために、シュワルツシルト計量

の球対称性を用いて解を以下のように変数分離する。

Aµ(t, r, θ, ϕ) =
1
r

4∑
i=1

∑
l,m

ciulm
(i)(t, r)Z(i)lm

µ (θ, ϕ) (4)

(
c1 = c2 = 1, c3 = c4 =

1
√

l(l + 1)

)
ここで、角度成分 Z(i)lm

µ (θ, ϕ)は球面調和関数、球面調
和ベクトルから構成される基底であり、

Z(1)lm
µ (θ, ϕ) = [1, 0, 0, 0]Y lm (5)

Z(2)lm
µ (θ, ϕ) = [0, f −1, 0, 0]Y lm (6)

Z(3)lm
µ (θ, ϕ) =

r
√

l(l + 1)
[0, 0, ∂θ, ∂ϕ]Y lm (7)

Z(4)lm
µ (θ, ϕ) =

r
√

l(l + 1)
[0, 0,

1
sin θ

∂ϕ,− sin θ∂θ]Y lm

(8)
と記述される。Y lm ≡ Y lm(θ, ϕ) は球面調和関数であ
る。式（5）～式（7）は偶パリティ、式（8）は奇パ
リティに対応している。よって解も次のように偶パ

リティと奇パリティに分類できる。

(i) 偶パリティ

A0 =
1
r

u(1)Y lm (9)

A1 =
1
f r

u(2)Y lm (10)

Ai =
1

l(l + 1)
u(3)S

(even)
i (11)

(ii) 奇パリティ

Ai = −
1

l(l + 1)
u(4)S

(odd)
i (12)

(
S (even)

i =
[
∂θ, ∂ϕ

]
Y lm , S (odd)

i =

[
∂ϕ

sin θ
, sin θ∂θ

]
Y lm , i, j = θ, ϕ

)

これらをプロカ方程式に代入すれば、未知変数

u(1), u(2), u(3), u(4) に関する方程式が得られる。それ

らは、

(i) 偶パリティ

D̂2u(1) +

[
2
r2

(
u̇(2) − u

′

(1)

)]
= 0 (13)

D̂2u(2) −
2 f
r2

(
1 − 3

r

)
(u2 − u3) = 0 (14)

D̂2u(3) +

[
2 f l(l + 1)

r2 u(2)

]
= 0 (15)

(ii) 奇パリティ
D̂2u(4) = 0 (16)

(iii) ローレンツ条件

−u̇(1) + u′(2) +
f
r

(
u(2) − u(3)

)
= 0 (17)

 ただし、 u̇ ≡ ∂u
∂t , u′ ≡ ∂u

∂r∗
, dr∗ ≡ 1

f dr

D̂2 ≡ −∂2
t + ∂

2
r∗ − f

[
l(l+1)

r2 + µ
2
] 

で与えられる。

4 偶/奇パリティモード

得られた方程式を解ける形に近付けるために次の

ような変数変換を施す。

x ≡ r
2M
− 1 (18)

するとその結果は、
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(i) odd parityモードについて[
x2(x + 1)2∂2

x + x(x + 1)∂x + V(x)
]

u(4) = 0 (19)

(
V(x) ≡ 4(x + 1)4ω2 − 4µ2 x(x + 1)3 − λ2 x(x + 1)

)
(ii) even parityモードについて

[x2(x + 1)2∂2
x + x(x + 1)∂x + V(x)]u(2)

= x(2x − 1)(u(2) − u(3)) (20)

[x2(x + 1)2∂2
x + x(x + 1)∂x + V(x)]u(3)

= −2λ2x(x + 1)u(2) (21)

となる。ここで、動径成分のみの固有値方程式、つ

まり、 [
− d2

dr2
∗
+ Ve(r)

]
R(r) = ω2R(r) (22)

の形で書ける方程式をマスター方程式と呼ぶ。式（19）
～式（21）から、奇パリティはマスター方程式に帰
着する事がわかる。しかし、偶パリティは 2つの未
知変数が結合した連立微分方程式の系をなしており、

マスター方程式に帰着されない。これは有質量場に

特有な現象であり、無質量場よりも解析が難しくな

る。これらを解析できる形にするため、方程式をブ

ラックホールのホライズン近傍、遠方の別々の領域

での解を求める。その後にそれらを中間領域で連続

にする。

5 奇パリティの解

今回、ブラックホール周りの超軽量ボソン場につ

いての振る舞いが知りたいため、プロカ場の質量は

極小と考える。ブラックホールのホライズン近傍は

µx ≪ 1, ωx ≪ 1、遠方領域は x ≫ 1と表されるため、
この条件で偶/奇パリティの方程式をそれぞれ近似す

ると、系は以下のようにそれぞれ解析できる形に帰

着される。

(i)近傍での奇パリティ解[
x2(x + 1)2∂2

x + x(x + 1)∂x − λ2x(x + 1)
]

unear
(4) = 0

(23)

するとこの方程式の一般解は、

unear
(4) =A(4) x−2iω(x + 1)1+δ

×2 F1(−l − 2iω + δ, l + 1 − 2iω + δ, 1 − 4iω,−x)
(24)

 2F1(a, b, c, z) ≡
∞∑

n=0

(a)n(b)n

(c)n

zn

n!
, (a)n ≡

(a + n − 1)!
(a − 1)!



として求めることができる。2F1(a, b, c, z)をガウス型
超幾何関数と呼ぶ。なお、ブラックホール近傍の境

界条件より、解はブラックホールへと入射する波の

項のみ残しており、ブラックホールから出ていく外

向きの波に対応する項は消去している。

(ii)遠方での奇パリティ解[
x2∂2

x − 4q2x2 + 4qνx − λ2
]

u f ar
(4) = 0 (25)

(
q ≡

√
µ2 − ω2, ν ≡

(
ω2 − q2

)
/q

)
この方程式の一般解は、

u f ar
(4) = e−z/2[C(4)zl+1M(l + 1 − ν, 2l + 2, z)

+ D(4)z−lM(−l − ν,−2l, z)] (26)

 M(a, b, z) ≡
∞∑

n=0

(a)n

(c)n

zn

n!
, z ≡ 4qx


と表される。M(a, b, z)を第一種合流超幾何関数と呼
ぶ。よって遠方と近傍どちらの一般解も超幾何関数

を用いて表すことができる。

6 中間領域での解の接続

ブラックホール近傍と遠方の中間領域で解を接続

する。近傍における中間領域 (x ≫ 1)は、式（24）を
線形近似すれば次のようになる。

unear
(4) ≃A(4)Γ[1 − 4iω]

×
[

Γ[2l + 1]
Γ[l + 1 − 2iω + δ]Γ[l + 1 − 2iω − δ] xl+1

+
Γ[−2l − 1]

Γ[−l − 2iω + δ]Γ[−l − 2iω − δ] x−l
]

(27)

遠方における境界条件として、内向きの波だけを残

せば束縛状態、外向きの波だけを残せば準固有振動
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を表す解となる。今回、例として束縛状態の中間領

域の接続を紹介する。束縛状態の一般解は、

ubound
(4) = C̃(4)e−z/2zl+1U(l + 1 − ν, 2l + 2, z) (28)

(
U(a, b, z) ≡ Γ[1 − b]

Γ[a − b + 1]
M(a, b, z) +

Γ[b − 1]
Γ[a]

z1−b M(a − b + 1, 2 − b, z)
)

U(a, b, z)は第二種合流超幾何関数である。するとこ
の解における中間領域 (z ≪ 1)も、同様に式（28）を
線形近似すれば以下のように求まる。

ubound
(4) ≃ C̃(4)

(4q)l+1π

sin(2l + 2)π

[
xl+1

Γ[−l − ν]Γ[2l + 2]
− (4q)−2l−1x−l

Γ[l + 1 − ν]Γ[−2l]

]
(29)

よって遠方、近傍両方の領域からの中間領域が得ら

れた。そこで式（27）と式（29）のべきの指数が一
致している項の係数を比較すれば、

Γ[−l − ν]Γ[2l + 2]
Γ[l + 1 − ν]Γ[−2l]

= −(4q)2l+1 Γ[−2l − 1]
Γ[2l + 1]

×Γ[l + 1 − 2iω + δ]
Γ[−l − 2iω + δ]

Γ[l + 1 − 2iω − δ]
Γ[−l − 2iω − δ] (30)

として接続条件が求められる。

7 偶パリティの解

偶パリティの場合、系が連立微分方程式を成して

いるため、解析が単純にはならない。そこでまず、

ψ ≡ u′(3) −
λ2

2(x + 1)
u(2) (31)

と定義すれば、式（20）と式（21）を変形して、

[x2(x + 1)2∂2
x + x(x + 1)∂x+V(x)]ψ

= 4µ2x(x + 1)u(3) (32)

[x2(x + 1)2∂2
x + x(x + 1)(2x + 1)∂x + V(x)]u(3)

= −2x(x + 1)2ψ (33)

が得られる。、これを遠方とホライズン近傍で考え

る。すると遠方領域では系が対角化できるため、一

般解は

u(2,3)(z) =
∑

S=±1

cS
(2,3)u(S )(z) (34)

と書け、この方程式は、以下のような超幾何方程式

の形となる。[
x2∂2

x − 4q2x2 + 4qνx − j( j + 1)
]

u(s) = 0 (35)

すると遠方での一般解は、奇パリティでの遠方領域

の場合と同様、

u f ar
(S ) = e−z/2[C(S )z j+1M( j + 1 − ν, 2 j + 2, z)

+ D(4)z− jM(− j − ν,−2 j, z)] (36)

と求まる。次に、近傍領域について考えると、ψに
ついての一般解は式（32）より、奇パリティの場合
と同じ形に帰着される。従って、

ψnear
(4) =Aψx−2iω(x + 1)1+δ

×2 F1(−l − 2iω + δ, l + 1 − 2iω + δ, 1 − 4iω,−x)
(37)

が得られる。またさらに ψ = 0と設定することで、
式（33）より u(3)についてのみの方程式となるため、

この場合の一般解は、

unear
(3) = A(3)x−2iω(x+1)2iω

2F1(−l, l+1, 1−4iω,−x) (38)

と導くことができる。以降の中間領域での接続の議

論は、奇パリティでの場合と比べればより複雑では

あるが、奇パリティと同様の方法で進めることがで

きる。

8 まとめ

マクスウェル場と違い、プロカ場では、自由度が

一つ増えることで、偶パリティがマスター方程式に

帰着しないなど、系が複雑になるが、偶パリティで

系を対角化し、また解をホライズン近傍と遠方の領

域に分けるなどの工夫をすることにより、方程式は

超幾何方程式に帰着でき、従って一般解は超幾何関

数で表される事が分かった。また、ホライズン近傍

と遠方それぞれの領域からの中間領域の接続条件を

求めることで、これらの解を連続にできることが確

認できた。
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