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BlackHole周りの axion雲による重力波放射

物部 武瑠 (立教大学大学院 理学研究科 物理学専攻 修士課程 1年)

Abstract

弦理論や M 理論では次元のコンパクト化により、小さいが幅広いレンジの質量を持った axion場の存在

が提唱されている。[2] その axionを通して、多くの宇宙論的現象についての新しい見方が考えられている。

その中の一つとして、BlackHole まわりの axion雲による重力波の放射を考えた [1] をレビューする。 回

転する BH では BH 近傍のポテンシャルにより、あるモードの波動が散乱され、振幅が増幅し回転エネル

ギーが取り出される現象が起こる。この現象を superradiance と呼ぶ。superradiance は繰り返しにより不

安定になり superradiance instability を引き起こすが、それにより axion雲はどんどん成長し1、非線形相

互作用が現れるようになる。superradiance instability の終状態 (bosenova)では重力波が放出される。[3]

[1]では bosenovaの起こる前の状態での重力波の放出を解析していて、その計算結果として backreaction(こ

こでは axion雲からの重力波の放出)はとても小さいことが確かめられた。これにより [3] で bosenova の間

の重力波の放出 について計算する際に考慮した、bosenova の描写が適切であると確認できた。

1 Introduction

2015年に連星 BlackHoleによる重力波が観測され

て以来、重力波を主題とした研究がより盛んに行わ

れてきた。ひとえに重力波といっても連星系からのも

の、BH由来のもの、インフレーション由来のものな

どさまざまである。近年の技術の進歩により、LIGO

や Virgo などの検出器の精度が高まってきたことも

あり、 以前観測されたものとは異なる由来の重力波

の検出を目指して研究が進められてる。[1]で計算す

る axion場をソースとする重力波は小さすぎて観測

は困難であると考えられるが、[3]で考えた bosenova

による重力波は改良された LIGOやKAGRAなら観

測が期待できるようである。

弦理論や M 理論では４次元以上の高次元は折りた

たまれて存在していると考えられており、その余剰

次元がもつ動的自由度を moduliと呼ぶ。moduliは

４次元時空では場として振舞うが、その中の一つと

して axionがある。質量 µが 10−33 ∼ 10−10eVほど

である axion場（string axion）の存在が提唱されて

いて、本論文では µ ∼ 10−10eV程度の axion場を考

える。23

2準束縛状態が起こるのが太陽質量ほどの回転 BHの周りであ
り、このコンプトン波長 1/µ は太陽質量ほどの BH 半径に相当
するため

3以下、c = G = ℏ = 1

axionは QCDでの強い CP問題を解決するために

導入された。理論では作用に CP対称性を破るよう

な項を入れることができるが、実験ではその項はほ

ぼゼロとなりCP対称性は破れない。これを強いCP

問題と呼ぶが、axionの導入により理論でもその項が

ゼロになることがわかるので、CP対称性は破れな

い。他にも、その安定性からダークマターの候補な

どとして axionは考えられており、様々な宇宙論的事

象の説明が期待されている。4(axiverse senario)[2],[4]

回転する太陽質量程度の BH の周辺では

quasibound-state mode（準束縛状態）が現れる。そ

の mode の振幅は BH の回転 energy を引き出す過

程5を通してエネルギーを獲得し、指数関数的に増

大する。この指数関数的増大による不安定性を su-

perradiant instabilityと呼ぶ。instabilityにより ax-

ion雲はどんどん成長するが、この成長率は最大でも

MωI ∼ 10－ 7ほどであり、成長 (instability)の time

scaleは ∆t ∼ 107M ∼ 1minute(M = M⊙)となる。

これはもちろん重力波検出器の観測周期よりも小さ

い。instabilityの進行に伴い、axionの非線形相互作

4axion は観測で見つかっていない。axion が絡むと考えられ
る宇宙での現象を見ることで、axion について新たに情報を得る
ことが期待される。

5エルゴ領域でのエネルギー引き抜き過程。光子を投げ入れた
ものは penrose 過程と名前がついている。
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用6が現れるようになり、その終状態として重力波が

放出される。7（bosenova8）bosenovaに至るためには

おおよそ axion場が獲得するエネルギーが、BHの質

量の 0.16%ほどになることが必要である。[3]しかし

ここでは axion場をソースとした重力波の放出もある

ため,放出エネルギーが大きい場合には instabilityは

進行せず、bosenovaを起こすのに必要なエネルギー

領域に至らず、bosenovaは起こりえない。9

[1]では bosenovaの起こる前の状態での重力波の放

出エネルギーを計算し、axion場からの重力波の放出

がとても小さいことを示す。これが獲得エネルギーよ

りも小さければ、axion場は成長を止めず、bosonova

へ至ることが確認できる。

2 Methods

BH からエネルギーを得た axion 雲（場）が成長

（instabilityの進行）することで bosenovaに至る。と

いった描像を考えるが、superradianceはBHからの

エネルギー引き抜き過程となるので、axion場のエネ

ルギー獲得率 dEa/dtが、instabilityの進行による重

力波放射 dEGW /dtよりも小さいと、bosenovaの起

こりうるところまで場が成長できない。bosenovaが

起こりうるためには

dEa

dt
>
dEGW

dt

を満たす必要があり、これを示す。

2.1 superradiance condition

kerrBH近傍のポテンシャルにより、あるモードの

波動が増幅され跳ね返される現象がある。これを su-

perradianceと呼ぶ。superradianceは superradiance

6axion 場 Φ のポテンシャル V は一般に V = f2
aµ

2{1 −
cos (Φ/fa)} (fa:axion decay 定数) となり、cos の項が非線形
項。ただし、非線形相互作用が効いてこない instability が進行
しているだけの領域（[1]で考える領域）ではポテンシャルは単に
massive Klein-Gordon のそれになる。(U ∼ 1

2
µ2ϕ2)

7この重力波が観測できれば axionに関してのなんらかの情報
が得られることが期待される。

8場が獲得したエネルギーで axionが生成され続け、その密度
がどんどん大きくなっていく。そして、その密度が閾値を超える
と場は重力波を放出し、基底状態に落ちる。

9逆に（獲得エネルギー）>（放出する重力波のエネルギー）と
なっていれば、bosenova が起こりうる状態まで場が成長する。

condition

0 < ω < mΩH

を満たすときに起こる。(ω：波動の振動数、m：方

位量子数、ΩH：BHの角速度)

Boyer-Lindquist座標 (t, r, θ, ϕ)でのメトリックは

ds2 = −∆− a2 sin2 θ

Σ
dt2 − 4Mar sin2 θ

Σ
dtdϕ

+

[
(r2 + a2)2 −∆2 sin2 θ

Σ

]
sin2 θdϕ2 +

Σ

∆
dr2 +Σdθ2

with

Σ ≡ r2 + a2 cos θ, ∆ ≡ r2 + a2 − 2Mr

と与えられる。BH周りの場 Φを

Φ = Re[Φ̂], Φ̂ = e−iωtRωµ
lm(r)Sωµ

lm (θ)eimϕ

と変数分離し、massive Klein-Gordon equation

∇2Φ−µ2Φ = 0を解くことで、動径方向成分Rωµ
lm(r)

から振幅が増幅するモード (|Ain| < |Aout|)10を取り
出すと superradiance conditionが導出できる。

2.2 superradiat instability

場に質量がある場合、準束縛状態11で波動は su-

perradianceを繰り返す。この繰り返しにより振幅が

ωI > 0のとき

Φ ∝ e−iωt = eωIt (ω = ωR + iωI)

と指数暗数的増大をするので不安定になる。これ

を superradiant instability と呼ぶ。superradiance

condition によると R ≃ e−i(ω−mΩH)r∗ の時12ω <

mΩH が条件だったので、代入して計算すると R ≃
e−i(ωR−mΩH)r∗+ωIr∗ と書けるので、instabilityの時

には ωR < mΩH が満たされていることになる。13

10ポテンシャルへ向かう波の振幅 <ポテンシャルから出る波の
振幅

11mass の効果により、ポテンシャルはくぼみがあるような形
になる。

12tortoise coordinate：r*は dr∗ = r2+a2

∆
dr で定義する。

13暗に ωR > 0を仮定している。axionの質量を µとすればコ
ンプトン波長がそれの逆数に対応していることから µ ≈ ω がわ
かるので、これが positive であることはわかる
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2.3 gravitational radiation

重力波の計算については、out-mode の homo-

geneous解として、摂動項 hµν をモード関数 uµν で

モード展開する。これはソースがゼロとして14BHに

落ちていくmodeを境界条件で落としたものである。

（superradianceを考えているので、ポテンシャルを

超えて落ちていくものは無視する。）この uµν を使っ

て重力波のエネルギー放出率を求める。

2.3.1 Einstein方程式の線形化

1. メトリックは backgroundと perturbationに分

ける

gµν = g(0)µν + hµν

2. ψµν を導入

ψµν = hµν − 1

2
δµνh

ρ
ρ

3. ゲージ固定

∇νψµν = 0

以上から Einstein方程式 Gµν = 16πTµν は

∆Lψµν = 16πTµν

と線形化できる。15(ここで ∆Lφµν = −∇2φ −
2R ρ σ

µ ν φρσ)

2.3.2 out-mode solution

いま示したい不等式

dEGW

dt
<
dEa

dt

の左辺に注目する。重力波の放射は動径方向を追う

と、BH に落ちていくもの dE
(bh)
GW /dt と、光的無限

遠に飛んでいくもの dE
(out)
GW /dtに分けることができ

る。そして superradiance condition ω < mΩH を考

えれば
dE

(bh)
GW

dt
< 0

14ソースは BH近傍のみで、重力波が伝わっていくのはソース
のない真空と考えられるため。

15∆Lhµν = 16π
(
Tµν − 1

2
T ρ

ρgµν
)
と変形もできる。

となることががわかっているので dEGW /dtは結局

dEGW

dt
=
dE

(out)
GW

dt
+
dE

(bh)
GW

dt
<
dE

(out)
GW

dt

と変形でき、dE(out)
GW /dtを axion場のエネルギー獲

得率と比較すれば良いことがわかる。

ここで out-mode とは、BH に落ちていくモード

を境界条件で落としたもののことで homogeneous解

(Tµν = 0)を考えて

ĥµν =
∑
j̃

Cj̃ û
(j̃)
µν @J+

のようにモード展開できる。これより線形化したEin-

stein方程式は

∆Lû
(j̃)
µν = 0

となる。

2.3.3 重力波のエネルギー放出率

1. 真空での重力波のエネルギー放出率1617

dE
(out)
GW

dt
=

1

32π

∫
r=rout

gµρgνσḣTT
µν ḣ

TT
ρσ dS

2. これの時間平均をとり、モード関数を用いて⟨
dE

(out)
GW

dt

⟩
=

ω̃2

64π

∑
j̃

|Cj̃ |
2Jj̃

Jj̃ ≡
∫
gµρgνσû(j̃)TT

µν û∗(j̃)TT
ρσ dS

3. 展開係数の Cj を求める。

(a) グリーンの定理、４次元時空のガウスの定

理などから∫
∂D

(
û∗(j̃)TT
µν ∇ρĥµν − ĥµν∇ρû∗(j̃)TT

µν

)
nρdΣ

= −16π

∫
D

û∗(j̃)TT
µν T̂µν√−gd4x

(b) モード関数とエネルギー運動量テンソルの

内積

⟨uµν , Tµν⟩ =
∫
D

u∗µνT
µν√−gd4x

16r = rout：ソースのない任意の位置 r
17hTT：TTゲージ。真空なら TTゲージを取るのは簡単でこ
れは ∇µhTT

µν = 0, gµνhTT
µν = 0 を課したもの。）
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(c) (a)から

−16π
⟨
û(j̃)TT
µν , T̂µν

⟩
=

∫
r=rout

(û∗(j̃)TT
µν ∂rĥ

µν

−ĥµν∂rû∗(j̃)TT
µν )dS

(d) 展開係数は

Cj̃ = 8πi

⟨
û
(j̃)TT
µν , T̂µν

⟩
ω̃Jj̃

4. 重力波放射率をモード関数と内積で表記⟨
dE

(out)
GW

dt

⟩
= π

∑
j̃

∣∣∣⟨û(j̃)TT
µν , T̂µν

⟩∣∣∣2
Jj̃

よってあとは u(j)（と内積< u, T >）がわかれ

ばよい。

2.4 モード関数を求める

摂動方程式の解でモード関数を表す。Newman-

Penrose quantities18ψ0, ψ4 が満たす Teukolsky 方

程式 [(
r2 + a2

)2
∆

− a2 sin2 θ

]
∂2ψ

∂t2
+

4Mar

∆

∂2ψ

∂t∂ϕ

+

[
a2

∆
− 1

sin2 θ

]
∂2ψ

∂ϕ2
−∆−s ∂

∂r

(
∆s+1 dψ

dr

)
− 1

sin θ

∂

∂θ

(
sin θ

∂ψ

∂θ

)
− 2s

[
a(r −M)

∆
+
i cos θ

sin2 θ

]
∂ψ

∂ϕ

−2s

[
M
(
r2 − a2

)
∆

− r − ia cos θ

]
∂ψ

∂t

+
(
s2 cot2 θ − s

)
ψ = 0

を解く。

1. 変数分離 ψ = e−iω̃teim̃ϕ
sR

ω̃
ℓ̃m̃

(r)sS
ω̃
ℓ̃m̃

(θ)&動径

方向の式

∆−s d

dr

(
∆s+1

dsR
ω̃
ℓ̃m̃

dr

)
+

[
K̃2 − 2is(r −M)K̃

∆
+ 4isω̃r − λ

]
sR

ω̃
ℓ̃m̃

= 0

where K̃ =
(
r2 + a2

)
ω̃ − am̃, λ = sAℓ̃m̃ +

a2ω̃2 − 2am̃ω̃

18重力波の情報が入った値

2. 動径方向漸近解

sR
ω̃
ℓ̃k̃

∼

{
ei(ω̃−m̃ΩH)r∗ (r∗ → −∞)

Zin
e−iω̃r∗

r + Zout
eiω̃r∗

r2s+1 (r∗ → +∞)

3. モード関数

ûµν(ℓ̃, m̃, ω̃, P ) =
(
−nµnνA−mµmνB + n(µmν)C

)
+2R

ω̃
ℓ̃m̃

(r)−2S
ω̃
ℓ̃m̃

(θ)eim̃ϕ−iω̃t

+P
(
−nµnνA∗ −m∗

µm
∗
νB∗ + n(µm

∗
ν)C

∗
)

+2R
ω̃
ℓ̃m̃

(r) +2S
ω̃
ℓ̃m̃

(θ)eim̃ϕ−iω̃t

ここで A,B, C は時空の幾何学で決まる量

以上から不等式を計算する。

3 Results&Conclusion

結果は発表時に紹介。ここでは省略する。
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クォーク・ハドロン相転移による背景重力波への影響
植田 郁海 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙が誕生して間もない頃にクォーク・ハドロン相転移 (QCD相転移)が起きたであろうことは広く受け入
れられている。QCD相転移とは、それまで自由粒子として存在していたクォークとグルーオンが、宇宙が冷
えていくにつれて陽子などのハドロンを形成し始めることである。しかし、宇宙の進化の過程で相転移が起
きたことを示す直接的な証拠は未だ得られておらず、その詳細も十分に理解されていない。QCD相転移が
起きたのは宇宙の晴れ上がり以前なので、重力波でのみ直接観測することができる。そのため、QCD相転
移期間に生み出される重力波を観測することは宇宙の進化の過程で相転移が生じた証拠になるとともに、基
礎物理学に対する理解を深める上で重要である。
　格子 QCDを用いた相転移の非摂動的な解析により、QCD相転移中では宇宙の状態方程式パラメータと
音速が時間とともに変化することが明らかになっている。この時間変化は重力ポテンシャルの振る舞いを変
化させる。その結果、重力ポテンシャルの空間的な揺らぎによって生み出される二次の重力波もその影響を
受けるため、QCD相転移が生じた痕跡を求めることができる。そこで、本研究では状態方程式パラメータ
の時間変化が二次の重力波のシグナルに与える影響を計算する。これにより将来的な観測に対する制限をつ
けるとともに、QCD相転移に対する検証可能性を与えることが期待される。
以下ではクォーク・ハドロン相転移の痕跡が重力波のシグナルに現れることを示すとともに、SKAを用い

た将来的な観測での検出可能性を議論する。

1 Introduction

2015年に重力波検出器 LIGO(Laser Interferome-

ter Gravitational-Wave Observatory)によって初め
て重力波が検出されたことで重力波天文学が幕を開
けた。重力波には天体由来のものやインフレーショ
ン由来の密度揺らぎから放出されるものなどいくつ
か異なる種類がある。この中でもインフレーション
由来の密度揺らぎによって放出される重力波は現在
直接観測されていない晴れ上がり以前の宇宙の姿を
見る手段として期待されている。
晴れ上がり以前に起きた現象のひとつとしてQCD

相転移というものが知られている。QCD相転移とは
宇宙が十分に高温な時に自由粒子として存在してい
たクォークが宇宙の冷却とともにグルーオンに束縛
され、陽子や中性子などのハドロンを形成し始める
ことである。この相転移は QCDの理論的な特徴か
ら摂動的に扱うことができず、さらに実験的にも宇
宙の状態を再現することが困難なため詳細が明らか
になっていない。格子 QCDを用いた非摂動的なシ

ミュレーションでは連続的に滑らかに変化するクロ
スオーバー型の相転移であることが示唆されている
[1]。この結果を用いると宇宙の状態方程式パラメー
タと音速が時間変化するので重力ポテンシャルの振
る舞いにも影響が出る [2, 3]。したがって、重力ポテ
ンシャルの空間的揺らぎによって生み出される二次
の重力波もまた相転移の影響を受ける。故にインフ
レーション由来の密度揺らぎに起因する重力波の観
測は晴れ上がり以前の宇宙の歴史を明らかにするだ
けでなく、地上では詳細を明らかにすることが困難
な QCD相転移についても検証することができるた
め重要となる。
そこで本研究では格子 QCD による相転移の非

摂動的なシミュレーションを行った先行研究の結果
を利用し、その痕跡がインフレーション起源の二
次の重力波のシグナルにどのように現れるかを数
値計算を行うことで調べ、その結果が SKA(Square

Kilometer Array) や LISA(Laser Interferometer

Space Antenna),DECIGO(Deci-hertz Interferome-
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ter Gravitational wave Observatory)などの将来的
な観測器で検出可能であるかどうかを議論する。

2 インフレーション由来の二次の
重力波

この章では線形摂動の組み合わせで書けるインフ
レーション由来の二次の重力波について具体的に紹
介する。
共形ニュートンゲージを用いると線形摂動の範囲

内では宇宙の線素が次のように書ける。

ds2 = a2(η)

{
−(1 + 2Φ)dη2

+

[
(1− 2Ψ)δij +

1

2
hij

]
dxidxj

}
,

(1)

ここで η =
∫
dt/a(t)を満たす共形時間と呼ばれるも

のであり、 a(η)はスケール因子と呼ばれる宇宙の大
きさを表す量である。また、Φ,Ψはそれぞれ重力ポ
テンシャルと空間の揺らぎを表す一次の摂動項であ
る。今回は非等方応力テンソルを無視できるものと
して考え、Φ = Ψが成り立つものと仮定する。アイ
ンシュタイン方程式に線素から得られる計量を代入
し、テンソル型の揺らぎに注目すると重力波の発展
方程式が得られる。

h′′k + 2Hh′k + k2hk = S(k, η), (2)

hkは重力波の振幅を表しており、′は共形時間での微
分である。また、Hは共形時間で表したハッブルパ
ラメータでありH(η) = a(t)H(t)で定義される。右
辺の S はソース項と呼ばれ、重力波源を表す。

S(k, η) = 4

∫ ∞

0

dk̃

∫ 1

−1

dµk̃4(1− µ2)

× f(k, k̃, η)ψk−k̃ψk̃,

(3)

ただし

f(k, k̃, η) =
10 + 6ω

3(1 + ω)
Φ(k̃η)Φ(|k− k̃|η)

+
4(1 + 3ω)

3(1 + ω)
ηΦ(k̃η)Φ′(|k− k̃|η)

+
(1 + 3ω)2

3(1 + ω)
η2Φ′(k̃η)Φ′(|k− k̃|η),

(4)

ここで、重力ポテンシャル Φk(η)をインフレーショ
ンによって生成された波数 kの初期揺らぎ ψk(0)と
その時間発展である遷移関数Φ(kη)に分けて書いた。

Φk(η) ≡ Φ(kη)ψk(0), (5)

また、ω や cs は状態方程式パラメータおよび音速
と呼ばれる量であり、圧力 pと密度 ρを用いて ω =
p
ρ , c

2
s =

(
∂p
∂ρ

)
S
と定義される。この重力波の発展方

程式を解くことで重力波の振幅 hkの一般解がグリー
ン関数 gk(η; η̃)を用いて以下のように表すことがで
きる。

hk(η) =
1

a(η)

∫
dη̃gk(η; η̃) [a(η̃)S(k, η̃)] , (6)

ただしグリーン関数は重力波の伝播を表し、以下の
式を満たす。

g′′k +

(
k2 − a′′

a

)
gk = δ(η − η̃). (7)

一方で、重力波のパワースペクトルは次の式によっ
て定義される。

⟨hk(η)hK(η)⟩ =
2π2

k3
δ(k+K)Ph(k, η). (8)

式 (3),(4),(6),(8)を用いるとパワースペクトルの具体
的な形を求めることができる。

Ph(k, η) =

∫ ∞

0

dk̃

∫ 1

−1

dµP (|k−k̃|)P (k̃)F(k, k̃, µ; η),

(9)

ただし

F(k, k̃, µ; η) =
(1− µ2)2

a2(η)

k3k̃3

|k− k̃|3

∫ η

0

dη̃1dη̃2a(η̃1)

× a(η̃2)gk(η; η̃1)gk(η; η̃2)f(k, k̃, η̃1)

×
[
f(k, k̃, η̃2) + f(k,k− k̃, η̃2)

]
,

(10)

ここで、P (k)は初期パワースペクトルであり、初期
揺らぎの振幅 Aζ を用いて以下のように定義される。

P (k) =
4

9
Aζ

(
k

k0

)ns−1

, (11)

nsはスペクトル指数と呼ばれる量であり、k0はスペ
クトルを決める基準となる波数である。こうして得
られるパワースペクトルを用いてエネルギー密度パ
ラメータを次の式で求めることができる。

ΩGW(k, η) =
1

12

(
k

H

)2

Ph(k, η). (12)
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3 相転移中の熱力学
QCD相転移がどのように背景重力波のシグナルに

出てくるのかを調べるために、相転移によって宇宙
の熱力学的状態がどのように変化するのかを調べる。
初期宇宙における粒子のエネルギー密度とエント

ロピー密度は相対論的速度をもつ粒子の有効自由度
と呼ばれる量を用いて次のように書くことができる。

ρ(T ) =
π2

30
g∗(T )T

4,

s(T ) =
2π2

45
g∗s(T )T

3.

(13)

g∗, g∗s はそれぞれエネルギーの有効自由度およびエ
ントロピーの有効自由度と呼ばれ、相対論的な粒子
の自由度を全粒子種で足し合わせたものである。

g∗ =
∑
boson

gb

(
Tb
T

)4

+
7

8

∑
fermion

gf

(
Tf
T

)4

,

g∗s =
∑
boson

gb

(
Tb
T

)3

+
7

8

∑
fermion

gf

(
Tf
T

)3

,

(14)

ただし、T は宇宙の典型的な温度である。熱力学第
一法則と式 (13)を用いると状態方程式パラメータ ω

と音速 csを有効自由度を用いて書き換えることがで
きる。

ω =
4g∗s
3g∗

− 1,

c2s =
4(4g∗s + Tg′∗s)

3(4g∗ + Tg′∗)
− 1.

(15)

式 (14),(15)から初期宇宙が熱平衡状態にある場合は
g∗ = g∗s となり ω = c2s = 1

3 で一定となることがわ
かる。通常宇宙論では晴れ上がり以前の宇宙は熱平
衡状態であると仮定するため、ωと csの値に変化は
起きない。しかし、格子QCDのシミュレーションに
よる相転移の非摂動的な解析では図１のように相転
移期間中に熱平衡状態ではなくなることが示唆され
ている。
この有効自由度の変化によって相転移中での ω, c2s

の振る舞いが平衡状態の時から図２で表されるよう
に変化する。

0 1 2 3 4 5
log( T

MeV )

0.00

0.02

0.04

0.06

0.08
The Result of Latice QCD

g * g*s
g*s

図 1: 相転移中の２つの有効自由度の比。縦軸が２つ
の有効自由度の比であり、横軸が温度である。

100 101 102 103 104 105

T[MeV]
0.20

0.25

0.30

0.35

1/3

c2
s

図 2: 状態方程式パラメータと音速の変化。縦軸が
ω, c2s であり、横軸が温度である。青い破線は熱平衡
状態の時の ω, c2s。緑と黄色の線がそれぞれ非平衡な
時の ω, c2s を表す。

4 Results

式 (12)の数値計算を行い、QCD相転移を考慮し
た場合とそうでない場合の２つを比べたものが図 3

である。相転移の影響を考慮した方が重力波のシグ
ナルが大きくなることがわかる。これは情報の伝達
速度である音速の値が相転移中の方が小さくなるこ
とで、インフレーション由来の密度揺らぎが高温高
密度領域に入った後に揺らぎの情報が相対論的粒子
の持つ圧力によって抑圧されるまでに時間を要する
ようになるためである。
相転移によってどれだけシグナルが増強されたの

かを表したのが図 4である。その変化は図 2で示唆
されている状態方程式パラメータ ωの変化に即して
いることがわかる。したがって、重力波のシグナル
に相転移の痕跡は乗っている。
図 5は図 3の数値計算結果を将来的な観測器であ

る SKAや LISA, DECIGOの検出感度と一緒に図示
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10 10 10 9 10 8 10 7 10 6 10 5

f[Hz]
3 × 10 9

4 × 10 9

5 × 10 9

6 × 10 9

GW
h2

A = 10 2

QCD Phase Transition
Radiation

図 3: QCD相転移による重力波への影響。縦軸はハッ
ブルパラメータの不定性を取り除いた重力波のエネ
ルギー密度パラメータであり、横軸が周波数。初期
揺らぎの振幅は Aζ = 10−2 としている。
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]

図 4: 相転移によるシグナルの増減。縦軸が増減の絶
対値であり、横軸は周波数。

したものである。この結果、QCD相転移の重力波へ
の影響は SKAならば観測される可能性があることが
わかった。

5 Conclusion

本研究では格子QCDによるシミュレーション結果
を用いて QCD相転移中に変化する状態方程式パラ
メータや音速を計算し、その変化がインフレーショ
ン由来の二次の重力波のシグナルに与える影響を調
べた。その結果、二次の重力波のシグナルにQCD相
転移の痕跡は残り、SKAによる将来的な観測で検出
される可能性があることがわかった。

図 5: 重力波の検出可能性

6 Discussion & Future work

インフレーションによって予言されるスケール不
変な初期パワースペクトルは CMBの観測により大
スケールの近傍宇宙でおよそAζ ∼ 10−9であること
がわかっているが、初期宇宙のような小スケールでは
観測的な問題から制限がほとんどついていない。こ
のため、初期宇宙では大スケールで観測されている
初期パワースペクトルよりも大きな値を持つことが
許されており今回は Aζ = 10−2 を用いている。
今回用いた格子 QCDによるシミュレーション結

果は現在考えられている相転移モデルの１つでしか
ない。実際には一次相転移モデルのものや、同じク
ロスオーバー型でも初期条件が違うものなどモデル
は多数存在する。そこで、今後の課題としてはいく
つかの相転移モデルで重力波への影響を計算し、そ
れぞれのモデルでシグナルが区別可能であるかを調
べていきたい。
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アクシオンにおける共鳴不安定性

福永 颯斗 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙論において共鳴不安定性は、主にインフレーションからホットビッグバン宇宙への遷移期間である再加熱

期に考えられてきた [1]。再加熱期はインフレーションを担うスカラー場であるインフラトンの振動により、

共鳴的に他の粒子が生成されると考えられている。一方で、ダークマターの候補の一つであるアクシオンを

考えると、再加熱期以降の輻射優勢期にも共鳴不安定がおきることが示唆されている。共鳴不安定によって、

一様な場から非一様な場へ効率よくエネルギーが輸送されることから、共鳴不安定は重力波の放出を生み出

すための優れた機構とされている。しかし、背景の場が非調和振動をしている場合においては未だ詳しい解

析がなされていない。そこで本集録では、まず背景の場が非調和振動をする場合におきる共鳴不安定である

Flapping resonanceについて述べ、背景の場の振動の形式に依存せずに共鳴不安定を特徴付けるパラメータ

を導入する。この新しいパラメータを用いて最も効率の良い共鳴不安定について述べる。

1 Introduction

宇宙論において共鳴不安定性は再加熱期に考えら

れてきた。この期間ではインフラトン場のコヒーレ

ントな振動により、他の粒子がサブハッブルスケール

に共鳴的に生成される。パラメータ共鳴の効率性や

結果的に生じるスペクトルの形状はモデルパラメー

タに依存している。特に、背景のインフラトン場の

振動が調和振動的に示される場合はパラメータ共鳴

はMathieu 方程式で記述される。

近年では、アクシオン宇宙論の観点において輻射

優勢期や物質優勢期にもパラメータ共鳴が起きるこ

とが示唆されている [2]。アクシオンは典型的に長寿

命であるスカラー場であり、振動している期間はダー

クマターの候補となる。ポテンシャルと初期条件に

応じて、アクシオンは効率の良いパラメータ共鳴を

引き起こすとされている。

再加熱期における研究から、パラメータ共鳴不安

定性は卓越した重力波放出を引き起こす。この過程

で一様な場は非一様な空間へと遷移する。また、一

般的にアクシオンは自己相互作用を持つ。パラメー

タ共鳴は自己相互作用から引き起こされるので、輻

射優勢期や物質優勢期で振動するアクシオンも重力

波放出の起源となりうる。超弦理論から予測される

アクシオンが持ちうる質量の幅は広いとされている。

このため様々な質量をもつアクシオンから放出され

る重力波は超弦理論から予言されるアクシオンを調

べる新しい窓となる。

膨張宇宙において、典型的に宇宙膨張はパラメー

タ共鳴を非効率的にする。しかし、アクシオンの振

動開始は遅れれば、宇宙膨張に阻害されることなく、

効率よくパラメータ共鳴を引き起こす。この場合は

背景のアクシオンの運動は調和振動から外れ、摂動

の方程式はMathieu 方程式では記述できなくなる。

その代わり、振動する関数を記述する Hill 方程式を

考える必要がある。背景の振動が非調和振動的な結

果として、共鳴不安定性は Mathieu 方程式で記述さ

れるものとは異なる。特に [2]では、新しい種類の共

鳴不安定性である flapping resonaceについて着目し

ている。

本集録では、膨張宇宙におけるパラメータ共鳴不安

定性を記述する、安定/不安定性図について述べる。

Mathieu 方程式における q パラメータを一般化し、

新しいパラメータ q̃ を導入する。q̃ は異なる種類の

パラメータ共鳴を分類でき、不安定バンドの幅と成

長率を記述することを述べる。
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2 Different types of paramet-

ric resonance

2.1 Equations

本集録では、一般的なスカラー場 ϕ における共

鳴不安定性を調べる。アクシオンにおける応用を考

慮に入れた上で、スカラーポテンシャルを V (ϕ) =

(mf)2Ṽ (ϕ̃), ϕ̃ ≡ ϕ
f と表記する。ここで、m, f はそ

れぞれ ϕがアクシオンの場合の質量と崩壊定数を意

味する。一般的にアクシオンのスカラーポテンシャ

ルは、Ṽ (ϕ̃) = 1 − cos ϕ̃で表される。一方で dilute

instanton gas近似が破れている場合には、|ϕ̃| ≥ 1に

おいて cosineからずれると言われている。例えば、

pure natural モデルでは

Ṽ (ϕ̃) =
1

2

[
1− 1

(1 + ϕ̃2/c)c

]
(c > 0), (1)

で与えられる。これは、|ϕ̃| > 1で平坦な領域に接続

している。

FLRW宇宙において、スカラー場 (ϕ̃)における運

動方程式は

∂2

∂t̃2
ϕ̃+ 3

H

m
ϕ̃− ∂2x̃

a2
ϕ̃+ Ṽϕ̃ = 0, (2)

で与えられる。ここで、無次元量 t̃ ≡ mt, x̃ = mxを

用いた。また、Hはハッブルパラメータであり、aは

スケールファクター、Ṽϕ̃ ≡ dṼ /dϕ̃である。簡単の

ため、スケールファクターは時間の冪乗 (a ∝ tp)と

すると、ハッブルパラメータはH/m = p/t̃となる。

一様モードに対しては、場の方程式 (2)は、

d2

dt̃2
ϕ̃+ 3

H

m

d

dt̃
ϕ̃+ Ṽϕ̃ = 0 (3)

となる。まず、二次ポテンシャル (Ṽ = ϕ̃2/2)を考え

る。これは |ϕ̃| ≪ 1における、我々の setupに合致

する。この場合背景の場の時間発展は二つの段階に

分けられる。ハッブルによる摩擦力がポテンシャル

の力に優っている場合は ϕはスローロールする (eg.,

インフラトン)。逆の場合は、後者が前者を上回り、

ϕ̃は調和振動する。二次ポテンシャルの場合は振動

が始まるのは 3Hosc ≃ mのときである。

一方で、Ṽ が |ϕ̃| ≥ 1において、二次ポテンシャル

よりも緩やかな場合、Hosc/mは 1よりも小さくな

る。宇宙膨張と、ポテンシャルの力が等しくなると

きを振動開始と定義すると、

m

Hosc
≃ t̃osc ≃

√√√√∣∣∣∣∣ ϕ̃Ṽϕ̃
∣∣∣∣∣
ϕ̃=ϕ̃i

(4)

となる。後で述べるが、振動開始が遅れると効率の

良い共鳴不安定性を引き起こす。

次に、線形摂動 δϕ̃ ≡ δϕ/f ついて考える。この時、

δϕ̃の運動方程式は

d2

dt̃2
δϕ̃k + 3

H

m

d

dt̃
δϕ̃k +

((
k

am

)2

+ Ṽϕ̃ϕ̃

)
δϕ̃k = 0

(5)

となる。ここで δϕ̃k は δϕ̃のフーリエモードであり、

Ṽϕ̃ϕ̃ ≡ d2Ṽ /dϕ̃2である。ここで計量の摂動を無視し

ているが、我々の setupにおいては、重要な働きは

しないため無視している。ここで φk ≡ a3/2δϕ̃kを導

入すると、(5)式から一階微分の項が消え、摩擦項の

ない単振動の方程式になる。ここでこのときの周波

数を

ω2
k =

(
k

am

)2

+ Ṽϕ̃ϕ̃ − 3

2

Ḣ

m2
− 9

4

(
H

m

)2

(6)

と定義する。

2.2 Resonance instability

背景の一様モードがポテンシャルの最低値付近で

振動を開始すると、パラメータ共鳴が引き起こされ

る。これにより、一様モードのエネルギーは自己相互

作用によって非一様モードに移送される。本節では、

flapping resonanceを含めた複数の共鳴不安定性につ

いて述べる。特に、モード方程式が以下のような、

d2φk(t)

dt̃2
+ [Ak − 2qψ(t̃)]φk(t̃) = 0 (7)

で記述される場合について考える。ここで φ(t̃) は

（準）周期関数である (i.e., 一周期に対しては ψ(t̃ +

T ) ≃ ψ(t̃)を満たす)。同様に一周期内では Ak, q も

ほとんど定数である。φが完全に周期関数であった場

合には、上記の方程式はHill方程式と言われる。Hill

方程式は ψ(t̃)が正弦関数であった場合にはMathieu

方程式となる。

d2φ2
k(t̃)

dt̃2
+ [Ak − 2q cos 2t̃]φk(t̃) = 0 (8)
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2.2.1 Parametric resonace for Mathieu

equation

ポテンシャルの形と初期条件によって、異なる種

類のパラメータ共鳴が起こる。まず、ポテンシャル

の形が

Ṽ (ϕ̃) =
ϕ̃2

2
+
λ

4
ϕ̃4 +O(ϕ̃6) (9)

で与えられる場合について考える。ただし、λ < 0

とし、二次ポテンシャルに対する補正は小さいもの

と仮定する。このとき、背景の一様モードの運動を

ϕ̃(t̃) ≃ ϕ̃∗ cos t̃と近似すると、Mathieu 方程式にお

ける Ak, qは

q = −3

4
λϕ̃2∗, Ak =

(
k

am

)2

− 2q + 1 (10)

となる。

ここで、Mathieu 方程式の基本的な性質について

述べる。Mathieu 方程式は不安定性を起こすバンド

として、Ak ≃ n2, n = 1, 2, ... を持ち、バンドの幅

は (q/Ak)
n である。それゆえ、q の値を大きくする

と、共鳴不安定性は幅広い波数で起こる。このこと

から q ≫ 1 のときに起こる共鳴不安定性を broad

resonace と呼び、q ≪ 1のときに起こる共鳴不安定

性を narrow resonanceと呼ぶ。narrow resonanceに

おいて、主要な不安定性は n = 1のバンドで起こる。

この時、成長率 µ̃(φk ∝ eµ̃t̃)は µ̃ = q/2である。こ

れが意味するのは、q の値が大きいとより早く指数

関数的成長を導くということである。

2.2.2 Flapping resonance

Flapping resonanceは [2]において主張されている

が、broad, narrow resonanceとは定量的に異なる共

鳴不安定性である。この不安定性は振動が変曲点を

超えて運動する場合に起こる。この期間では Ṽϕ̃ϕ̃ の

符号が変わるので、(6)式も符号が変わり、断熱条件

が大きく破れる。これは broad resonanceが起きる

条件と似ているが、broad resonance の場合と異な

り、結果として生じるスペクトルにピークが生じる。

この機構の詳細は [2]で議論されている。

3 New parameter for classifi-

cation

3.1 definition

一般的なHill方程式における共鳴バンドの構造は、

Mathieu 方程式の共鳴バンドに比べると詳しく調べ

られていない。そこで Hill 方程式によって記述され

るパラメータ共鳴の種類を特徴付ける方法について

述べる。

Mathieu方程式における qパラメータが安定/不安

定図における共鳴バンドの幅や成長率を表していた

ことと、qは (6)式での振動項の振幅を表していたこ

とから、新しいパラメータとして、

q =

√
⟨(ω2

k − ⟨ω2
k⟩)2⟩

2
(≡ q̃) (11)

を定義する。これを用いると、パラメータ共鳴は以

下のように分類される。

1. q̃ ≫ 1: Broad resonance

2. q̃ = O(1): Intermediate resonance

⊃ Flapping resonance

3. q̃ ≪ 1: Narrow resonance

3.2 Stability/ instability chart de-

scribed by the Hill’s equation

Hill 方程式の一般解が

φk(t̃) = P1(t̃)e
µk t̃ + P2(t̃)e

−µk t̃ (12)

で表されることを用いて、成長率を Floquet解析を

用いて計算する。ただし、Pi(t̃)(i = 1, 2) は周期関

数である。図 1は宇宙膨張を無視した場合において、

flapping resonanceが起きる場合での、安定/不安定

図を表す。図 1よりMathieu 方程式における安定/

不安定図と同様に、ある Ak に対して q̃ を大きくす

るとバンドの幅は広くなり、成長率も大きくなるこ

とがわかる。

一方で宇宙膨張を考慮した上で同様の解析を行う

際には、単に µkを見るのではなく、成長が宇宙膨張
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図 1: ψ(t̃) = cos(t̃)の場合における、安定/不安定図。

ただし、宇宙膨張は無視している。

に比べて十分起こるかどうかを調べなければならな

い。つまり、十分な成長が起こるためには

ℜ[µk]
m

H
≫ 1 (13)

を満たさなければならない。

図 2: ψ(t̃) ̸= cos(t̃)の場合における、安定/不安定図。

宇宙膨張を考慮し、色は宇宙膨張に対する成長度合

いを記述している。

Mathieu方程式の安定/不安定図とは異なるが、特

徴としては似ており、q̃が大きいほど、成長率は大き

く、バンド幅は広くなっている。ここで narrow res-

onaneとも broad resonacneとも言えない q̃ ∼ O(1)

に位置している共鳴不安定は flapping resonanceで

あり、growth rateの大きさから見ても、一番効率の

良い共鳴不安定性であることがわかる。

3.2.1 cosine potential

Introductionで述べたように、アクシオンの典型的

なポテンシャルは cosine型をしている。このときに

一番効率の良いパラメータ共鳴である flapping reso-

nanceが起きるかどうかについて述べる。共鳴不安定

性が長く継続するためには振動開始が遅くなければな

らない (Hosc/m≪ 1)。しかし、cosineポテンシャル

の場合は初期条件を調整しても、この値は∼ O(0.01)

にしかならない。このとき flapping resonanceは 4回

の振動分しか起きず、十分な成長が見込めない。こ

のことから cosineポテンシャルにおいては長期間継

続する flapping resonanceは極端に初期条件を調整

しない限り継続しないことが予言される。

4 Conclusion

一般的なHill 方程式に対して Floquet 解析を行う

と、成長率と共鳴バンドの幅は正確に計算可能なパ

ラメータ q̃によって特徴付けられることがわかった。

また flappinf resonance は q̃ = O(1)で起こり、自己

共鳴を考えると一番効率の良い共鳴不安定性である

と言える。しかし、アクシオンの典型的なポテンシャ

ルである cosine型の場合には flapping resonance は

継続せず、purenaturalモデルのような平坦な部分が

存在する場合に flapping resonanceは継続する。本

集録で述べていることは、共鳴不安定性に対する定

量的な理解をするために線形解析を行ったが、実際

には非線形効果が効いてくると、ここまでの解析は

適用できなくなる。しかし、線形摂動で生じるスペ

クトルは q̃ に依存していたため、後に続く非線形の

ダイナミクスも q̃ に依存すると考えられる。これは

後の研究とする。
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Pulsar Timing ArrayによるM87からの低周波重力波の制限

喜久永 智之介 (熊本大学大学院 自然科学教育部)

Abstract

楕円銀河 M87 の中心にある超巨大ブラックホールは、連星を組んでいる可能性が示唆されている。この

連星からは nHz ∼ µHz の 低周波重力波が放射されると考えられている。低周波重力波の検出法としては

Pulsar Timing Arrayがあり、重力波の検出、あるいは強度へ制限をつけることによりブラックホール連星

のモデルの妥当性を評価できる。本研究では、連星の軌道が楕円軌道であると仮定して、放射される重力波

の強度を計算した。さらに、NANOGravにより公表された低周波重力波への制限との比較を行なうことに

より、ブラックホール連星モデルのパラメータへの制限を与えた。特に、e = 0.95 においては a = 1pc で

m2 > 0.6m1 となるような SMBH連星が存在しないことがわかった。

1 Introduction

2017年のEvent Horizon Telescopeの観測により、

楕円銀河M87の中心にある太陽の 6.6×109倍の質量

をもつ超巨大ブラックホール (以下、SMBH)が撮像

された (Akiyama K. et al. 2019)。この SMBHは地

球から 18.4Mpc離れており、近傍の活動銀河核 (以

下、AGN)としてよく研究されている。

Lena D. et al. (2014)では、この AGNとM87の

銀河中心の位置に 1～7 pc程度の顕著な変位が生じ

ていることが報告されている。ここでいう銀河中心

とは、銀河バルジの中で最も明るい点のことを指す。

この変位を説明するモデルとして、Yonemaru N. et

al. (2016)では主に以下の２つのモデルについて議論

されている。１つ目は、AGNの SMBHが銀河中心

付近に存在するもう一つの暗い SMBHと連星をなし

ているモデルである。この場合、連星の重心が銀河

中心に対応し、軌道半径が 1pc以上となる必要があ

る。２つ目は、M87の銀河中心付近に複数の BHが

存在し、そのうちのひとつの BHと AGNの SMBH

が連星を組むモデルである。この場合には、いくつか

の BHと SMBHの重心が銀河中心に対応するので、

銀河中心が連星の軌道面内にある必要はなく、連星

の軌道半径への制限はない。どちらのモデルでも、

SMBHの軌道運動に伴い nHz以下の低周波重力波が

放射される。この重力波の検出、あるいは強度への

制限をかけることができれば、これらのモデルの妥

当性を評価できると考えられる。この低周波重力波

の検出法として、Pulsar Timing Array (以下、PTA)

がある。

パルサーとは、磁極からビーム状の電磁波を放射

しながら非常に安定した周期で自転する中性子星で

ある。このビームは地球の方向へ向いたときにのみ

検出されるため、地球からはパルサーの自転周期と

同じ周期のパルスが観測される。パルス周期の安定

性を利用して、パルスの到着時刻を精密に予測でき

るが、地球とパルサーの間に重力波が存在すると、時

空が歪むことでパルスの伝播経路が変化し、パルス

の到着時刻も変化する。PTAでは、数年～十数年に

渡りパルス到着時刻の変化を観測することで、重力

波を検出する。この観測期間の逆数が重力波の観測

可能周波数に対応している。今のところ低周波重力

波の検出に至ってはいないが、今後数年以内に検出

できると期待されている。

現在世界で進行中の主なPTAのプロジェクトには

北米の North American Nanohertz Observatory for

Gravitational waves (NANOGrav)、欧州の Euro-

pean Pulsar Timing Array (EPTA)、豪州の Parkes

Pulsar Timing Array (PPTA)、これら 3 つのプロ

ジェクトや他国のプロジェクトのデータを共有して解

析を行う International Pulsar Timing Array (IPTA)

がある。NANOGravは、Green Bank Observatory

のGreen Bank TelescopeとArecibo Observatoryの

Arecibo Telescopeを用いて、45個のパルサーを 11

年観測したデータを公開している (Arzoumanian Z.
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図 1: fgw = 8nHzにおける upper limits(Aggarwal

K. et al. 2018)

et al. 2018)。このデータに重力波が含まれている確

固たる証拠は得られなかったが、その代わりに、低

周波重力波の強度に対して 2種類の upper limitsを

かけている (Aggarwal K. et al. 2018)。本研究では、

NANOGravによる低周波重力波への制限を用いて、

M87の銀河中心と AGNの変位を説明するモデルへ

の考察を行う。

2 Methods

モデルの妥当性の評価を行うためには、

NANOGrav の解析により得られた SMBH 連星

からの重力波への制限と、BH連星からの重力波強

度を比較する必要がある。2.1節では、NANOGrav

による重力波への制限の近似的な表現を与え、2.2

節では楕円軌道の BH連星からの重力波強度の解析

的表現を示す。

2.1 Upper limits

図 1は、重力波の周波数 fgw が 8nHzのときの信

頼度 95％の upper limitsである。M87は赤経 12時

30 分、赤緯+12 度程度に位置しているので、8nHz

における重力波の強度への制限は、大雑把に

hlim ≃ 5.0× 10−15 (1)

図 2: 天球面上で平均した upper limits (Aggarwal

K. et al. 2018)

であると見積れる。

図 2は、天球面上で平均した重力波の強度への信

頼度 95％の upper limitsである。観測期間を tとす

ると、PTAの低周波側 (ft ≪ 1)と高周波側 (ft ≫
1)の制限は次のように見積れることが知られている

(Moore C. J. et al. 2015)。

hlim ∝

{
f−2 (ft ≪ 1)

f (ft ≫ 1)
(2)

図 2の 11年データセットの制限曲線を見ると、6nHz

と 10nHzで傾きが変化している。このことと (1)、(2)

式を考慮すると、すべての周波数帯における重力波

の強度への制限は

hlim =


5.0× 10−15

(
fgw
6nHz

)−2

(fgw ≤ 6nHz)

5.0× 10−15 (6nHz < fgw < 10nHz)

5.0× 10−15
(

fgw
10nHz

)
(10nHz ≤ fgw)

(3)

と近似できる。

2.2 Signal model

SMBH連星は楕円軌道を描くと考えられる。楕円

軌道の BH連星は高調波を含んだ重力波を放射する

ことが知られており、n次の高調波の係数は次式で

与えられる (Moreno-Garrido C. et al. 1995)。
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∣∣∣(h̃×

)
n

∣∣∣2 =h2
0 cos

2 Θ

[(
Cn

2

)2

sin2 2Φ

+

(
Sn

2

)2

cos2 2Φ

]
(4)

∣∣∣(h̃+

)
n

∣∣∣2 =h2
0

{
sin2 Θ

4
An

[
sin2 Θ

4
An

+
1

2
(1 + cos2 Θ)Cn cos 2Φ

]}
+

(
1 + cos2 Θ

2 cosΘ

)2 ∣∣∣h̃×

(
Φ+

π

4

)
n

∣∣∣2
(5)

ここで、

h0 =
2m1m2

a(1− e2)

2

R
(6)

An =(1− e2)Jn(ne) (7)

Sn =−
(
1− e2

)3/2
e

2

n
J ′
n(ne)

+

(
1− e2

)5/2
e2

2nJn(ne) (8)

Cn =−
(
1− e2

)
+
(
1− e2

)2
e2

Jn(ne)

+

(
1− e2

)2
e

2J ′
n(ne) (9)

であり、+,×は重力波の２つの偏光モード、aは軌道
長半径、eは離心率、m1は AGNの SMBHの質量、

m2は伴星となる BHの質量、R = 18.4MpcはM87

までの距離、Θは軌道傾斜角、Φは連星の重心から地

球へ向かう直線の軌道平面への射影と、重心と近日

点を結ぶ線のなす角である (図 3参照)。また、Jnは

n次の第 1種Bessel関数である。a = 3pc, m2 = m1,

Θ = Φ = 0のときの重力波を高調波成分ごとに計算

したものが図 4である。離心率の増加により、高次

の高調波成分まで現れることが確認できる。Θ,Φは

重力波の強度へ大きな影響は与えないため、以下で

は Θ = Φ = 0であるとする。

3 Results

a, e,m2を指定すると、図 4のように重力波の高調

波成分を計算できる。eを指定して各 (a,m2)に対し

図 3: 連星の重心を原点としたときの観測者と連星の

位置関係。MCが重心を表す。(Moreno-Garrido C.

et al. 1995)

図 4: a = 3pc, m2 = m1, Θ = Φ = 0における重力

波強度の高調波成分を示す。

て高調波成分と (3)式の比を取り、その最大値をマッ

ピングしたものが図 5である。値が正の領域は、高調

波成分に (3)式の制限を超えるものがあることを示し

ている。しかし、NANOGravの解析において低周波

重力波は見つかっていないため、このようなパラメー

タを持つ SMBH連星は存在しないことがわかる。例

えば、e = 0.95においては a = 1pcでm2 > 0.6m1

となるような SMBH連星は存在しない。
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図 5: 重力波の高調波成分と upper limitsの比の最大値を示すカラーマップ。横軸の軌道長半径は、0.25pc ≤
a ≤ 10pcの範囲の値をとる。log10 h/hlimの値が正となる領域のようなパラメータをもつ BH連星は存在し

ない。

4 Summery and future work

本研究では、M87のAGNである SMBHが連星を

組んでいる可能性に着目し、PTAの観測結果からBH

連星のモデルへ制限を与えた。楕円軌道の BH連星

から放射される重力波の強度を計算し、NANOGrav

による制限との比較をすることで、連星のパラメー

タへ制限を与えた。今回は NANOGravによる制限

を 3つの領域に分けて近似的に計算したが、実際に

公開されているデータを用いることでより精密な評

価を行えると考えられる。また、PTAの観測は現在

も続いている。今後の重力波の検出、もしくはより

強い制限をつけた結果の公表により、M87の BH連

星のモデルへ更なる評価が行えることが期待される。
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インフレーション中の量子ゆらぎと原始ブラックホール

高橋 卓弥 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

インフレーション中に作られたゆらぎが、ハッブルスケールに再び入るときに振幅が十分大きければ、その

領域が直接重力崩壊して原始ブラックホール（PBH）が形成されると考えられている。そのため、PBHを

調べることで、インフレーションの情報が得られると期待できる。

本発表では、まず PBHの存在量を評価するにあたって、背景のダイナミクスに対する量子ゆらぎの反作用

が大きい場合でも使える、曲率ゆらぎの確率分布関数の計算法を構成する。このとき、摂動論を越えたアプ

ローチとしてストカスティック δN 形式という手法が必要となる。これを用いて、古典極限が適用できる指

標を求め、また、量子ゆらぎによる拡散が支配的な時期が、PBHの観測から制限されることをみる。

1 Introduction

インフレーションとは、宇宙初期に急激な加速膨

張が起きた時期であり、通常インフラトンと呼ばれ

るスカラー場によって引き起こされると考えられる。

この時のインフラトンの量子ゆらぎが、急激な膨張

で引き伸ばされ、宇宙論的なスケールのゆらぎとな

り、CMBの非等方性や大規模構造の種になったとし

て、観測と非常によく合っている。引き伸ばされた

ゆらぎの波長が、輻射優勢期に再びハッブルスケー

ルに入るとき、そのゆらぎの振幅が十分大きければ、

その領域が直接重力崩壊するというシナリオが考え

られている。これが原始ブラックホール（PBH）で

ある。これより PBH はインフレーションの情報を

持っており、PBHを調べることで、CMBや大規模

構造の直接観測からは得られない情報を得ることが

できると期待できる。

PBHの存在量の評価は、PBHが形成されたとき

の宇宙のエネルギー密度に対するmass fraction, βに

よって記述される。これはPress-Schechter approach

を用いて

β(M) = 2

∫ ∞

ζc

P (ζ)dζ (1)

と見積もることができる。ここで、M は形成時の

PBHの質量、ζ はハッブルスケールで粗視化された

曲率ゆらぎであり、ζcは PBHができる閾値である。

P (ζ)は曲率ゆらぎの確率分布関数を表す。PBHは

現在観測されておらず、その観測的制限より、β に

は上からの制限がかかっている。

通常、確率分布関数はガウシアンとして計算され、

PBHの制限をインフラトンのポテンシャルへの制限

へとつなげられる。しかし、PBHができるような大

きなゆらぎがある場合には、場のダイナミクスにお

いて量子ゆらぎによる拡散が無視できなくなり、こ

の近似の妥当性が不明である。そこで、量子ゆらぎ

の反作用も含めて扱える手法である、ストカスティッ

ク δN 形式を用いて確率分布関数を計算する方法を

構成する。これを古典極限と統計的極限に用いて、得

られる結果について議論する。

2 ストカスティック δN形式

ここでは、摂動論を越えたアプローチとして今回

用いるストカスティック δN 形式について簡潔にまと

める。

2.1 δN 形式

δN 形式とは、長波長モードの曲率ゆらぎを評価す

る簡便な手法である。まず背景時空として一様等方

な FLRW時空を考える。

ds2 = −dt2 + a2(t)δijdx
idxj . (2)

これに対してゆらぎを含んだ時空を考える。ここで、

長波長のゆらぎ（k ≪ aH）に注目すると宇宙は局所
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的に一様等方にみえると考える（separate universe

assumption）。すると時空は

ds2 = −L2(x)dt2 + a2(t)e2ψ(x)δijdx
idxj (3)

と書ける。このとき、空間の世界線が共動、つまり

dxi/dt = 0となるようにゲージを固定すると、4元

速度 uµを用いて局所ハッブルパラーメーターは H̃ =

(1/3)∇µu
µで与えられ、初期時刻 tiから時刻 tまで

の e-folding数は

N =

∫ t

ti

H̃Ldt = N0 + ψ(t,x)− ψ(ti,x) (4)

となる。ここで、N0 = ln(a(t)/a(ti)) は背景の e-

folding数である。よって、タイムスライスとして初

期時刻では ψ(ti) = 0の flat slice、時刻 tでは密度ゆ

らぎがゼロの uniform density sliceをとれば曲率ゆ

らぎが

ζ = N −N0 ≡ δN (5)

として、e-folding数のゆらぎそのものとして扱える。

2.2 ストカスティック形式

ストカスティック形式は、量子ゆらぎを古典的な統

計ゆらぎとして扱う手法である。まず、次のように

インフラトン場をハッブルスケールで粗視化し、IR

モードと UVモードに分ける。

ϕ(x) = ϕIR(x) + ϕUV(x) , (6)

ϕIR(t,x) =

∫
d3k

(2π)3
eik·xϕk(t) (1− θ(k − ϵaH)) ,

(7)

ϕUV(t,x) =

∫
d3k

(2π)3
eik·xϕk(t)θ(k − ϵaH) . (8)

ここで、θ(x)は階段関数であり、ϵは正の微小定数

であり、IRモードの波長がハッブルスケールより十

分大きいことを表す。いま、single fieldの slow roll

インフレーションを考えて、IRモードについての運

動方程式を書き下すと

dϕIR
dN

= − V ′

3H2
+
H

2π
ξ(N) (9)

となる。これは古典的な Friedmann方程式に揺動項

にあたる ξが加わった、Langevin方程式の形になっ

ている。この揺動項は ⟨ξ(N)⟩ = 0, ⟨ξ(N)ξ(N ′)⟩ =

δ(N −N ′)を満たす、統計的な白色雑音である。

物理的には、UVモードの量子ゆらぎが時々刻々と

ハッブルスケールを越えて、IRモードへと加わって

いき、場のダイナミクスにランダム力として寄与す

る描像となっている。

2.3 ストカスティック δN 形式

ストカスティック形式より、IR モードの場は

Langevin方程式に従って、与えられたポテンシャル

に沿った確率過程として時間発展するとみなせる。

そこで、まず場の初期値 ϕ∗を設定する。すると場が

ϕend に到達するまでの e-folding数N は確率変数で
ある。したがって、e-folding数のゆらぎは統計的に

記述することができて、δN 形式と合わせることで、

曲率ゆらぎが

ζ = N − ⟨N⟩ (10)

と表せる。

3 確率分布関数の計算

前章で導入した形式を応用して確率分布関数の計

算をする。統計量は初期値に依存するが、以下では

ϕ∗を単に ϕと書く。ここで次の事実を用いる。モー

メント fn(ϕ) = ⟨Nn⟩は微分方程式

f ′′n − v′

v2
f ′n = − n

vM2
pl

fn−1 (11)

を満たす [2]。ただし v ≡ V/24π2M4
pl であり、Mpl

はプランク質量である。

確率分布関数とモーメントを関係づけるために、特

性関数 χN (t, ϕ) ≡
⟨
eitN (ϕ)

⟩
を導入する。ここで、t

はダミーパラメーターである。これを Taylor展開し

て χN =
∑∞
n=0(it)

nfn(ϕ)/n!と表し、上の微分方程

式に代入すると χN (t, ϕ)に関する微分方程式(
∂2

∂ϕ2
− v′

v2
∂

∂ϕ
+

it

vM2
pl

)
χN (t, ϕ) = 0 (12)

が得られる。曲率ゆらぎの特性関数も同様に定義す

るとストカスティック δN 形式で得られた関係（10)
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より、ζ = N − f1であるから、χζ = e−if1tχN とな

る。また、統計平均の定義より

χζ(t, ϕ) =

∫ ∞

−∞
eitζP (ζ, ϕ)dζ (13)

であるから、これを Fourier変換して、曲率ゆらぎの

確率分布関数が

P (ζ, ϕ) =
1

2π

∫ ∞

−∞
e−it(ζ+f1)χN (t, ϕ)dt (14)

と表せる。したがって、微分方程式 (12)を解いてχN

を得て、f1 = −i ∂χN /∂t|t=0を計算し、上の表式に

代入することで、曲率ゆらぎの確率分布関数が得ら

れる。

4 Result

以上より、曲率ゆらぎの確率分布関数の計算法が

構成されたので、そこから得られる結果をまとめる。

4.1 古典極限

まず、量子ゆらぎによる拡散が無視できる古典極

限を考える。この極限での leading order（LO）に

おいて、式 (12) で拡散項 ∂2/∂ϕ2 を落とせばよい。

そうして χLO
N を得て、確率分布関数を計算すると

PLO(ζ, ϕ) = δ(ζ)となる。これは、ゆらぎの効果を

全く入れなかったため妥当な結果である。

次に、next-to-leading order（NLO）として拡散項

を (1/χLO
N )∂2χLO

N /∂ϕ2に置き換えて解いた結果、特

性関数は

χNLO
N (t, ϕ) = exp(itfNLO

1 − γNLO
1 vt2) (15)

となる。ここで

γNLO
1 =

1

vM4
pl

∫ ϕ

ϕend

dx
v4(x)

v′3(x)
(16)

である。特性関数がガウシアンとなったので、Fourier

変換して得られる確率分布関数もガウシアンとなる。

さらに、next-to-next-to-leading order（NNLO）

を考えると、拡散項を (1/χNLO
N )∂2χNLO

N /∂ϕ2 に置

き換えて、

χNNLO
N (t, ϕ) = exp(−γNNLO

1 vt2 − iγNNLO
2 v2t3)

(17)

という形で得られる。よってNNLOで非ガウシアン

の補正が得られることになる。

以上より、この古典極限での評価は |γNLO
1 −

γNNLO
1 | ≪ γNLO

1 であれば適用できる。ポテンシャ

ルの言葉で、これは |v2v′′/v′2| ≪ 1のときに満たさ

れる。つまり、|v2v′′/v′2|が古典的評価が適用できる
かどうかの指標を与える。

4.2 統計的極限

図 1: 量子ゆらぎによる拡散が支配的な時期を表した

ポテンシャル [1]

図 2: PBHの存在量と µの関係 [1]

続いて、反対側の極限である、量子ゆらぎによる

拡散が支配的な極限を考える。これは場のダイナミ

クスに古典的な寄与がない、つまり v′ = 0の時期を

考えることになる（図 1）。この極限で確率分布関数

を求め、式 (1)からPBHの存在量 βを計算した結果

が図 2のようになる。確率分布関数は、量子ゆらぎ

による拡散が支配的な時期の幅∆ϕwellの 2乗とポテ
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ンシャルの高さ v0 の比：

µ2 =
∆ϕ2well

v0M2
pl

(18)

がパラメーターとして現れる。図 2の結果において、

赤い領域の β は観測的に排除されているので、µ <

0.47と制限できる。

一方で、確率分布関数の計算の際に求めた χN か

ら、⟨N⟩ ∼ µ2と見積もることができるので、µの制

限と合わせて、量子ゆらぎによる拡散が支配的な時

期は ⟨N⟩ < 1と結論づけられる。

5 Conclusion

ストカスティック δN 形式を用いることで、背景の

ダイナミクスに対する量子ゆらぎの反作用が大きい

場合でも適用できる、曲率ゆらぎの確率分布関数の

計算法を構成した。これを用いて計算した結果、古

典極限では、確率分布関数が NLOでガウシアンに

回復することを確認し、NNLOで非ガウシアンの補

正が計算できることをみた。また、古典極限が適用

できる指標として |v2v′′/v′2|を計算すればよいこと
がわかった。量子ゆらぎによる拡散が支配的な時期

は、PBHの観測的制限と比較することで、上限が 1

e-fold程度であることがわかった。
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宇宙の加速器の物理

間仁田侑典 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙初期にはインフレーションとよばれる, 宇宙の指数関数的膨張があったと考えられている. インフレー

ションは 1014GeV を超える可能性がある, 地上では到底到達しえない超高エネルギーの物理現象である.そ

のため, インフレーション由来の初期揺らぎは我々の知らない超高エネルギーの物理の情報を含んでいるだ

ろう. 本記事では初期揺らぎの 3点相関関数から, 高エネルギーの物理が抽出できる可能性があることを紹

介する.

1 Introduction

宇宙初期にはインフレーションと呼ばれる指数関

数的な膨張が存在したと考えられている. インフレー

ション宇宙論では, 指数関数的膨張で生成した揺らぎ

は現在の宇宙の多種多様な構造物の種となったと考

える.

インフレーションは非常に高エネルギーの現象で

あり, モデルによっては 1014GeVを超える可能性も

考えられる. すなわち, インフレーションは近い将来

に建設などんな地上加速器よりもエネルギーが高い.

インフレーション期には, 地上の加速器では捕られ

ないような非常にエネルギーの高い粒子が存在した

可能性がある. そこで, 本公演ではインフレーション

由来の曲率揺らぎ, 特に 3点相関関数から新粒子の情

報っを取り足す方法を議論する.

インフレーションには様々なモデルが提案されて

いるが, 新粒子探査を目的とする場合, 特定のポテン

シャルや運動項を用た議論は好ましくない. なぜな

ら, ポテンシャル依存の議論しかなければ, 新粒子の

兆候を示すようなシグナルが現れた時に, それが新粒

子由来なのか, ポテンシャルの形由来なのか区別でき

ないからである. そこで, 具体的なポテンシャルによ

らずインフレーション理論を構築する方法であるイ

ンフレーションの有効場理論を導入する. そのため

に, まず第 2章で低エネルギー有効場理論を紹介す

るため J. Polchinski (1992)をレビューする.　次に,

第３章で単一場インフレーションの低エネルギー有

効場理論の紹介として C. Cheung et al. (2008)をレ

ビューする.　第 4章では前章の理論を準単一場イン

フレーションに拡張し, 第 5章で 3点相関関数を計算

する. 第 4, 5章はT. Noumi et al. (2013)のレビュー

である.

2 低エネルギー有効場理論

まず, 低エネルギー有効場の理論の一般論を紹介

する. 系に特徴的なエネルギー E0 に対し, 着目する

エネルギーEが十分小さいときの場 ϕのふるまいを

考える. E0に対して少し小さな値のカットオフパラ

メーター Λを導入し, 周波数の大小で, ϕを

ϕ = ϕL + ϕH , (1)

ϕH : ω > Λ,

ϕL : ω < Λ,

と分解する. 経路積分表示へ移行し, 高エネルギー側

を積分して,∫
DϕLDϕHeiS(ϕL,ϕH) =

∫
DϕLe

iSΛ(ϕL). (2)

ここで, SΛ(ϕL, ϕH)は,

eiSΛ(ϕL) :=

∫
DϕHeiS(ϕL,ϕH), (3)

によりを定義された汎関数で低エネルギー有効作用

という.

低エネルギー有効作用はまた,ある対称性を仮定し,

それを満たす全てのオペレーター Oi の和によって,

SΛ =

∫
dDx

∑
i

giOi, (4)
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と表せる. ここで,gi は結合定数を表し, Dは時空の

次元を表す.

次元解析を用いて各項の大きさを見積もる. c =

1, ℏ = 1の単位系では Oiは Eδi の次元を持つ. そこ

で, Oi の積分を, 着目する系のエネルギーの大きさ

E を用いて, ∫
d3xOi ∼ Eδi−D, (5)

と評価できる. この単位系では作用は無次元量なの

で, 各項の結合定数 giは次元 ED−δi を持つ.そこで,

無次元化された結合定数 λを

gi = Λ−δi , (6)

により定義すると, 低エネルギー有効作用のOiを含

む項の大きさは,

λi

(
E

Λ

)δi

, (7)

と見積もられる. これは, 低エネルギー極限 E → 0

において δi < D の項は成長し, δi > D の項は減少

することを意味する. したがって, 低エネルギー側で

は質量次元が δi > D のオペレーターの寄与は小さ

くなる期待できる.

そこで, 見たい精度に応じて適当な質量次元のオペ

レーターのみを残し, より大きな質量次元のオペレー

ターを無視するという戦略をとることで, 低エネル

ギーの物理を抽出することができる. まとめると, 低

エネルギー有効場の理論は, ある対称性をみたすオペ

レーターで, 適当な質量次元以下のもの全ての和によ

り構成された作用により議論される理論である.

低エネルギー有効場理論の 1つの帰結として, 一

般に質量の大きな粒子との結合は十分低エネルギー

では無視できることが知られており, 脱結合とよば

れる.

3 単一場インフレーション理論の

低エネルギー有効場理論

低エネルギー有効場理論のインフレーションへの

応用を紹介する. 観測より宇宙は大局的なスケール

でほぼ一様等方であるため, インフレーションはたと

え因果的に結びついていない場所でもほぼ同時に終

了したと推測される. 因果律の問題を避けるために

は初めから各点にインフレーション終了までの時間

を図る時計が備わっていることが必要である. すな

わち, インフレーション理論では場が必要で, これを

インフラトン場とよぶ. もっとも単純なインフラト

ン場として実スカラー場 ϕ(x)を考える.

インフレーションが終了することから ϕ̇ ̸= 0であ

るが, これは理論がが時間方向の一般座標変換に対す

る不変性を持たないことを意味する. これは自発的

対称性の破れでありmasslessボゾン (南部-Goldston

ボゾン)の存在を示唆する.1

前節で導入した低エネルギー有効作用の構成法に

従い, 空間方向の一般座標変換に不変な作用を構築す

る. 破れずに残った対称性は空間方向の一般座標変

換に対する不変性である. この時, ユニタリゲージと

呼ばれる座標を導入すると見通しの良い議論を行う

ことができる. ユニタリゲージとは, タイムスライス

を ϕ = const.面で定める座標である. ユニタリゲー

ジの下で, 低エネルギー有効作用は, 以下の”材料”を

縮約して得られるスカラー量により構成される.

1. 計量 gµν , g
µν

2. Riemann曲率テンソル Rµ
νρσ とその共変微分

3. tとその微分 δ0µ

4. t =一定面上の外的曲率Kµν とその共変微分

外的曲率Kµν は tの 2階微分の情報の全てを含む.

低エネルギー有効作用は,

S =

∫
d4x

√
−gF

(
Rµνρσ, g

µν , gµν , δ
0
µ,Kµν ,∇µ, t

)
.

(8)

FRW背景周りでの摂動論を考える. 摂動の次数毎に,

質量次元の低いオペレーターを並べる. 摂動の 1次

までの低エネルギー有効作用は,

S =
∫
d4x

√
−g
[
1
2M

2
PlR+ c1(t)g

00 + c2(t)

+F (2)
(
δg00, δKµν , δRµνρσ; δ

0
µ, gµν , g

µν ,∇µ, t
)
].

(9)

1Lorentz対称性が破れているため, 南部-Goldstoneの定理を
そのまま適用することはできない. 再考の必要がある.
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任意関数として導入した c1(t), c2(t)は背景の運動方

程式から,

c1(t) = M2
PlḢ, (10)

c2(t) = −M2
Pl

(
3H2(t) + Ḣ(t)

)
, (11)

と定まる.

これまでユニタリゲージで議論してきたが, 一般

の座標に移るには時間方向の一般座標変換 t → t −
π(t̃,x)を行うだけでよい.

H(t) → H(t+ π),

g00 → (1 + π̇)2g00 + 2(1 + π̇)g0i∂iπ + gij∂iπ∂jπ,

(12)

などにより,

S =

∫
d4xa3

[
MPlR−M2

Pl(3H
2(t+ π) + Ḣ(t+ π))

+M2
PlḢ(t+ π)((1 + π̇)2g00 + 2(1 + π̇)∂iπg

0i

+ gij∂iπ∂jπ) + · · · ]. (13)

· · · は摂動の 2次以上の項を表す. 結果として, π

とグラビトンの結合項が現れる. leading項は,

∼ M2
PlḢπ̇δg00, (14)

であるが, 実は低エネルギーでは低エネルギーで

は脱結合により無視できる. カノニカル化 (πc ∼
MPlḢ

1/2π, δg00c ∼ MPlδg
00) すると, この項は

Emix ∼ ϵ1/2H以上のエネルギーで無視できることが

わかる. ただし, ϵ = −Ḣ/H は通常のスローロール

パラメタである. このように脱結合極限を取ること

で, 作用は簡単になって,

S =

∫
d4xa3

[
1

2
M2

PlR−M2
PlḢ

(
π̇2 − (∂iπ)

2

a2

)
+ · · ·

]
.

(15)

π を導入する優位性は脱結合極限により計算が簡単

になるところにある.

一度 πを導入できれば後はどの座標で計算しても

同じ結果を与えるので, 計算が簡単な座標へ変換す

る. 変換先の座標として曲率揺らぎ ζ = 0となるも

のを選ぶと, 元の座標の曲率揺らぎ ζ と, 新たな座標

の πの関係,

ζ ≃ −Hπ, (16)

を得る. これは, πの n点相関関数に (−H)n を掛け

ると ζ の n点相関関数を得ることを意味する.

4 準単一場インフレーションの低

エネルギー有効理論

インフラトンの他に Hubbleパラメタ程度の質量

を持つスカラー粒子が 1つ存在する場合を考える. こ

のモデルは準単一場インフレーションよばれる. 前

章と同様にして準単一場インフレーションモデルの

低エネルギー有効作用を求める.

S = Sgrav + S(2)
σ + S

(2)
mix + S(3)

σ + S
(3)
mix + · · · .

(17)

S
(2)
σ , S

(3)
σ , S

(2)
mix, S

(3)
mix はそれぞれ, σ の 2次の項と 3

次の項, σと πの結合の 2次の項と 3次の項を表す.

· · · は摂動の 4次以上の項を表す. 脱結合極限では,

Sgrav =

∫
d4xa3

[
−M2

PlḢ

c2π

(
π̇2 − c2π

(∂iπ)
2

a2

)

−M2
PlḢ

(
c−2
π − 1

)(
π̇3 − π̇

(∂iπ)
2

a2

)
+ · · · ],

(18)

S(2)
σ =

∫
d4xa3

[
α2
σ

2

(
σ̇2 − c2σ

(∂iσ)
2

a2
− α3 − 3Hα4 − α̇4

α2
σ

σ2

)

+ α2
σ

(
1− c2σ

)(
π̇σ̇2 − σ̇

(∂iπ∂iσ)

a2

)
· · · ],

(19)

S
(2)
mix =

∫
d4xa3

[(
−2β1 + β̇3

)
π̇σ + (2β2 − β3) π̇σ̇

+ β3
∂iπ∂iσ

a2
− 3Ḣβ3πσ + · · · ],

(20)

S(3)
σ =

∫
d4xa3

[(
γ1 +Hγ2 +

1

3
γ̇2

)
σ3

+ (γ3 − γ5)σσ̇
2 + (−γ4 + γ6) σ̇

3

+ γ5σ
(∂iσ)

2

a2
− γ6σ̇

(∂iσ)
2

a2
], (21)
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S
(3)
mix =

∫
d4xa3

[
−2γ1π̇σ

2 + 2γ2π̇σσ̇

+ 2 (−γ3 + γ5) π̇σ̇
2 − 2γ4π̈σσ̇

− 2γ5π̇
(∂iσ)

2

a2
+ 4γ6π̇

2σ − 4γ7π̇
2σ̇]. (22)

Mi, αi, βi, γi, γ̄i(i = 1, 2, 3, · · · )は結合定数.2

c2π :=
ḢM2

Pl

ḢM2
Pl − 2M4

2

,

c2σ :=
α1

α1 + α2
,

ασ := α1 + α2.

5 3点相関関数

準単一場インフレーションの一般的な作用が得ら

れた. ここで, 相互作用描像へ移行するためハミルト

ニアンを計算する. π, σ の運動項と質量項に対応す

るハミルトニアンを自由場のハミルトニアンHfreeと

する. それ以外の項に対応するハミルトニアンを相

互作用ハミルトニアン Hint とする. 3in-in形式と呼

ばれる方法で 3点相関関数を計算する.

⟨ζk1
ζk2

ζk3
⟩

= −H3 ⟨πk1
(t)πk2

(t)πk3
(t)⟩

= −H3 ⟨0| T̄exp
[
i

∫ t

−∞
dt′Hint(t

′)

]
× πk1(t)πk2(t)πk3(t)

× T̄exp

[
−i

∫ t

−∞
dt′Hint(t

′)

]
|0⟩ . (23)

真空 |0⟩はHfreeにより定まる真空とする. また, tは

horizon crossing timeとする.

3点相関関数の squeezed limitを. Squeezed limit

とは, κ := k3/k1 = k3/k2 = k3/kを 0にする極限で

ある. ただし, k := k1 = k2.

曲率揺らぎの 3点相関関数から運動量依存性を引

2正確には t の関数.
3摂動論で計算するために βi, γi, γ̄i ≪ 1 を仮定する.

き出すと, sqeezed limitでは,

lim
κ:=k3/k1=k3/k2→0

⟨ζk1
ζk2

ζk3
⟩

∝

{
κ−3/2−νk−6 for mσ < 3

2H

κ−3/2k−6 sin [iν log κ+ δν ] for mσ > 3
2H

.

(24)

ただし, mσ := (α3−3Hα4− α̇4/α
2
σ)

1/2は σの質量,

δν は位相因子である. また ν は,

ν :=

(
9

4
− m2

σ

H2

)1/2

(25)

と定義される定数である. (24) は 3 点相関関数の

squeezed limitで κ依存性に着目すると σ の質量が

読み取れることがわかる.

6 Conclusion

インフレーションの低エネルギー有効場理論を考

えることで, 具体的な運動項やポテンシャルによら

ないインフレーション理論を構築した. インフレー

ションの低エネルギー有効場の理論を準単一場イン

フレーションモデルに適用して, 3点相関関数の計算

を行った. 特に 3点相関関数の squeezed limitの運動

量依存性から σの質量が読み取れることがわかった.

これは, もしインフレーション中に新たなmassiveス

カラー粒子が存在した場合, 3点相関関数の解析から

新粒子の質量を読み取れる可能性を示唆する.
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Non Bunch-Davies真空における単一スカラー場インフレーションモデ

ルの観測量の推定

村上 広椰 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

インフレーション理論はビッグバン理論の抱える問題を解決するために生まれた理論であり、多様なモデル

が存在する。その中でも最も単純なモデルとして、単一スカラー場インフレーションモデルがある。インフ

レーションモデルを特徴付ける観測量として、テンソル・スカラー比 rと非ガウス性パラメータ fNL に着目

する。ここでテンソル・スカラー比とは、テンソル型の揺らぎ (初期重力波を生む時空の揺らぎ)とスカラー

型の揺らぎ (曲率揺らぎと呼ばれる揺らぎで、密度揺らぎの起源となる)それぞれの二点相関関数の大きさの

比に対応する量で、非ガウス性パラメータ fNL はインフレーション期につくられる初期揺らぎの三点相関の

大きさを表す量である。このモデルでは r はスローロールパラメーター ϵを用いて理論的に r = 16ϵで表さ

れ、実際の CMB観測では、その値は r < 0.07(⇒ ϵ < 0.07/16)に制限されている。また、fNL は無視でき

るほど小さな値となる。

　上述のテンソル・スカラー比とスローロールパラメーターの関係や fNL の大きさを求める際には、曲がっ

た時空において不定性を持つ真空について、Bunch-Davies真空と呼ばれる小スケール極限で平坦時空の真

空と一致するよう定義された真空を仮定しそれを初期状態とするが、今回は初期状態としてそこから励起さ

れた状態を考える. 本発表では参考文献 Brahma, & Hossain(2019) 及び Ashoorioon(2019) のレビューと

して、初期状態の変更がテンソル・スカラー比や fNL に与える影響について議論する。さらに近年の Planck

による制限との比較を行い、string swampland conjectureと呼ばれる弦理論の予言との整合性についても

紹介する。

1 Introduction

インフレーション理論は宇宙初期における空間の

急激な膨張を仮定してビッグバン宇宙論の不自然な

点 (地平線問題、平坦性問題など)を説明する。この

理論の仮定は空間の加速膨張のみであり、理論的自

由度はとても大きいが、Planck衛星の宇宙マイクロ

波背景放射の観測などによりインフレーションモデ

ルに対してはある程度の制限が得られている。特に

単純なモデルとして、単一のスカラー場が引き起こ

すインフレーションモデルに関してポテンシャルの

形などについてどのようなモデルが観測と整合する

のか広く議論されてきた。

観測と理論モデルが整合するかどうか調べるため

に用いることのできる観測量の例として、テンソル・

スカラー比 rが挙げられる。テンソル・スカラー比は

テンソル型の揺らぎ (重力波に対応)のパワースペク

トル (揺らぎの二点相関をフーリエ空間で見たもの)

とスカラー型の揺らぎ (密度揺らぎに対応)のパワー

スペクトルの比をとったものである。この rは、一

般的な単一スカラー場モデルにおいてその理論値が

r = 16ϵとなっている。ここで、ϵはスカラー場のポ

テンシャルの勾配の大きさによって決まるパラメー

ターで、スローロール・パラメーターと呼ばれる。一

方で Planckの観測によると r < 0.07という制限が

あり、単一スカラー場モデルが有効であるためには

ϵは十分に小さい量である必要がある。

しかし、近年議論されている swampland conjec-

tureと呼ばれる弦理論の予言によると、単一スカラー

場のポテンシャルの勾配はあまり小さくなることが

できず、少なくとも ϵ > 1/2であるとされる。その

ため仮に swampland conjectureが正しかった場合、

理論値は r > 8となり、単一スカラー場モデルは棄

却されてしまう。
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本研究では、よく議論がなされている単一スカラー

場モデルの棄却を回避するために、インフレーショ

ンモデルそのものの変更はせず、前提に仮定されて

いる条件、具体的にはスカラー型揺らぎの初期状態

を変えた場合にモデルが受ける影響について議論し、

テンソル・スカラー比が観測に合うような条件を考

える。また、他の観測量への影響も調べるために、非

ガウス性 (三点相関の大きさ)の指標となる量 fNLに

ついても議論を行う。

2 Methods

本章ではまず、場の運動方程式を解くことによっ

て得られる揺らぎのモード関数の具体的な形を与え、

初期状態の変更とは具体的にどのような操作である

かを紹介する。さらに、モード関数からどのようにパ

ワースペクトル、および fNLが与えられるかを示す。

2.1 揺らぎのモード関数と真空の定義

単一スカラー場インフレーションモデルにおいて、

スカラー型の揺らぎについてのモード関数は次のよ

うになることが示されている (Chen(2010))。

u(k, τ) = C+
H√
4ϵk

(1 + ikτ)e−ikτ

+ C−
H√
4ϵk

(1− ikτ)eikτ , (1)

ここで、H はハッブルパラメーターで、空間の膨

張を表すスケールファクター a(t) を用いて H =

ȧ(t)/a(t)で定義される (ただし、˙は時間変数 tによ

る微分)。また τ は共形時間と呼ばれる時間変数で、

τ ≡
∫
1/adt ∼ 1/aH +O(ϵ)である。

モード関数の係数 C+, C− は時間に依存しない複

素定数で、モード関数の従う微分方程式の性質から、

以下の関係を満たしている必要がある。

|C+|2 − |C−|2 = 1, (2)

このようにモード関数には不定性があり、未定の係

数は観測者が手で与える必要がある。係数の与え方と

して一般的に用いられているのが、小スケール極限で

平坦時空のモード関数と一致するように係数を選んだ

Bunch-Davies真空と呼ばれるもので、その係数は次

のように与えられる (N. Birrel & P. Davies(1982))。

C+ = 1 , C− = 0, (3)

インフレーションモデルについて物理量を計算する

際には一般にこの Bunch-Davies 真空が初期状態と

して仮定されるが、本研究ではC+, C−を変えたもの

(Non Bunch-Davies,励起されたエネルギー状態を初

期状態とすることに対応)について考える。

2.2 スカラー型揺らぎのパワースペクトル
とテンソル・スカラー比

パワースペクトルとは、実空間での二点相関関数

をフーリエ空間上で見た量であり、スカラー型揺ら

ぎに関して前節に導入したモード関数を用いると次

のように書くことができる。

P (k) ≡ (2π)3δ3(k⃗ + k⃗′)u(k, τ)u∗(k′, τ)

= (2π)3
H2

4ϵk3
|C+ + C−|2, (4)

ここで、∗は複素共軛を取ることを表し、また k ≡ |⃗k|
である。

|C+ + C−|2 ≡ γ とおき、Bunch-Daviesの時のパ

ワースペクトルをPBDとおけば、Non Bunch-Davies

の時のパワースペクトルPNBDは次のように書ける。

PNBD = γPBD, (5)

これは γ の定義と式 (3)から明らかで、γ = 1は初

期状態として Bunch-Davies 真空を考えている場合

に一致する。

テンソル・スカラー比 r について、r はテンソル

型揺らぎのパワースペクトルとスカラー型揺らぎの

パワースペクトルの比である。r は初期状態として

Bunch-Davies真空を仮定した一般の場合では次のよ

うになることが知られている。

r = 16ϵ, (6)

式 (5)から、スカラー型揺らぎに対してNon Bunch-

Daviesを仮定するとスカラー型揺らぎのパワースペ

クトルは γ 倍になるので、r は次の形に変更される

ことがわかる。

r = 16ϵ
1

γ
, (7)
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2.3 スカラー型揺らぎの fNL

本研究では、観測量として二点相関に由来するテ

ンソルスカラー比に加え、三点相関に由来する fNL

に着目する。fNL は三点相関関数をフーリエ空間で

見た量であるバイスペクトルとパワースペクトルの

二乗の比として定義され、揺らぎの分布がガウス分

布からどれだけずれているかを表す量となる。

バイスペクトル B(k1, k2, k3) については、In-In

formalisum と呼ばれる定式化 (Weinberg(2005)) を

用いると、2.1節のモード関数を用いて計算すること

ができ、これは k⃗1+ k⃗2+ k⃗3 = 0を満たす時のみ値を

持つ。実際の観測との比較の際には、三点相関の計算

を行うには計算コストがかかりすぎるため、一般に波

数ベクトルに対し極限をとった場合について計算が行

われる。本研究では、一般に用いられる条件について、

k1 = k2 = k3(equilateral)と k2 ∼ k3 ≫ k1(local)に

着目して計算を行った。

これらの計算の際には、テンプレートと呼ばれる

観測と比較の際に良い近似となる fNLの表式が調べ

られており、equilateral、localについてそれぞれ次

のようになる (Planck Collaboration et al.(2019))。

f equil
NL =

5

3

B(k1, k2, k3)

6A2F (k1, k2.k3)

∣∣∣∣
k1=k2=k3

, (8)

F (k1, k2, k3) ≡ −
[

1

k31k
3
2

+ cycl.

]
− 2

(k1k2k3)2
+

[
1

k1k22k
3
3

+ 5 perms

]
, (9)

f local
NL =

5

3

B(k1, k2, k3)

2A2
[
k−3
1 k−3

2 + cycl.
] ∣∣∣∣∣

k2∼k3≫k1

, (10)

ここで、cycl.は kの添字 1 ∼ 3を循環させた項を

加えることを表し、permsは kの添字 1 ∼ 3を置換し

た項を加えることを表す。また、A = (2π)3γ2H2/4ϵ

である。

これらの式に B(k1, k2, k3)の具体形を代入すれば

最終的に、

f equil
NL =

5

36

(
27− 16

γ2

)
ϵ, (11)

f local
NL ∼ 5(γ2 − 1)ϵ

6γ2

k3
k1

, (12)

となる。

2.4 Planckの観測との比較

まず、テンソル・スカラー比について、swampland

conjecture(ϵ > 1/2)と CMB観測による r < 0.07の

制限が整合するような γ は具体的にどれほどの量で

あるかを式 (7)から見積もった。次に、その γについ

て、式 (11)、式 (12)を用いて fNLの計算を行った。

なお、式 (12)の計算の際には、Planckの観測スケー

ルに合わせて k1/k3 = 2500/10として計算した。

なお、CMB 観測結果に関しては Planck Collab-

oration et al.(2018), 及び Planck Collaboration et

al.(2019)の値を用いた。

3 Results

3.1 テンソル・スカラー比との比較

Introductionでも述べたように、swampland con-

jectureが有効である場合 ϵ > 1/2である。従って、

式 (7)から

r >
8

γ
, (13)

これとCMB観測による制限 r < 0.07を合わせると、

γ > 114 ∼ O(102), (14)

という値であれば、r < 0.07を満たすことができる。

3.2 fNLとの比較

CMB観測による fNL への制限は次のようになっ

ている。

f equil
NL = −26± 47 (68% CL), (15)

f local
NL = −0.9± 5.1 (68% CL), (16)

以下では ϵ = 1/2とする。比較のため Bunch-Davies

真空 (γ = 1)についての fNL を計算すると以下のよ

うになった。

f equil
NL = −0.76, (17)

f local
NL = 1.87, (18)

Non Bunch-Daviesについて、3.1節の結果を考慮し

て γ = 100 について fNL を計算すると次のように

なった。
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f equil
NL = 1.87, (19)

f local
NL = 105, (20)

(15)∼(20)の比較を図示したものが次の図 1と図 2で

ある。

図 1: f equil
NL についての比較。BD,NBDはそれぞれ

Bunch-Davies、Non Bunch-Daviesを表し、赤線の

部分は観測で示された f equil
NL の範囲を表す。

図 2: f local
NL についての比較。赤線の部分は観測で示

された f local
NL の範囲を表す。

4 Conclusion & Future work

本研究では単一スカラー場インフレーションモデ

ルについてのテンソル・スカラー比 r 及び fNL の

の計算の際に、スカラー型揺らぎの初期状態として

Non Bunch-Davies を仮定することによる影響を調

べ、swampland conjecutureとの整合性について考

察した。その結果、Bunch-Davies真空からのずれγを

γ > O(102)とすることで、rについては swampland

conjectureと観測両方に整合する結果を得ることが

できた。加えて、この条件のもとで fNLについて調

べてみると、f equil
NL に関しては観測と整合する結果が

得られた。しかし、f local
NL に対しては観測による上限

を大きく超えた値となってしまい、今回設定した条

件では swampland conjectureと観測が合うようには

できなかった。

今後考えられることとして、まず γに波数依存性を

持たせることが挙げられる。γは時間依存性のない定

数で波数依存性を持っていても構わないので、f local
NL

へ大きく寄与するスケールでは Bunch-Davies 真空

に近づくような γ(k)を選べば f local
NL に対する矛盾を

回避できる可能性がある。しかし、テンソル・スカ

ラー比に関して、初期揺らぎのパワースペクトルは

ほぼスケール不変であることが観測によって示され

ているため、rに関する swampland conjectureとの

矛盾の回避が難しいと考えられる。

他の可能性としては、今回はスカラー型の揺らぎ

に対し Non Bunch-Daviesを仮定していたが、テン

ソル型揺らぎに対して Non Bunch-Daviesを仮定し

た場合も考えられる。この仮定に対しては先行研究

がいくつかあり、例えばAshoorioon(2019)において

テンソル型の真空の変更によりテンソルスカラー比、

fNL 両方に対し観測に整合する可能性が示唆されて

いる。
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Blue gravitational waves from slow-roll inflation

三嶋 洋介 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙マイクロ波背景放射の観測に整合的なスローロール・インフレーション模型を更に峻別するために、原
始重力波の観測が期待されている。これまで Horndeski理論においてスローロール・インフレーション模型
を考えると、原始重力波のスペクトル指数が負となることが主張されていた。しかし、原始重力波のスペク
トル指数が正になるスローロール・インフレーション模型が一例として発見された。本講演では、この一例
を含む形で構成した、原始重力波のスペクトル指数が正となる包括的なスローロール・インフレーション模
型を紹介する。

1 Introduction

標準ビッグバン理論の初期条件に関する問題を解
決するインフレーションは宇宙の大規模構造の種と
なる密度ゆらぎを生成できる有用なシナリオであり、
これまで様々な模型が考えられてきた。その中で宇
宙マイクロ波背景放射の温度ゆらぎの観測と整合す
る模型として、多くのスローロール・インフレーショ
ン模型が提案されている。更に具体的に模型を同定
するためにはインフレーション起源の原始重力波を
探ることが不可欠である。
先行研究 [1]では、最も一般的な単一場のスカラー・

テンソル理論内でスローロール・インフレーション
模型を考えると、どの模型でも原始重力波のスペク
トル指数が負となることが指摘されていた。ところ
が、Gauss-Bonnet項と呼ばれる曲率高次項との相互
作用を持つスローロール・インフレーション模型で
は、原始重力波のスペクトル指数が正となることが
確認された [2]。最も一般的な単一場のスカラー・テ
ンソル理論は Gauss-Bonnet項との相互作用を含む
模型を記述できる [3]ため、一見すると 2つの先行研
究の主張は矛盾する。そこで、両者の主張の矛盾を
解消することを本研究の主題とする。

2 Gsuss-Bonnet inflation

Gauss-Bonnet 項 R2
GB := R2 − 4RµνR

µν +

RµνρσR
µνρσ との相互作用を持つインフレーション

模型を Gauss-Bonnetインフレーションと呼ぶ。こ
の模型は以下の作用で実現される。

S =

∫
d4x

√
−g

[
Mpl

2

2
R− 1

2
ξ(ϕ)R2

GB +X − V (ϕ)

]
ここで、スカラー場 ϕ の運動項を X :=

− 1
2g

µν∇µϕ∇νϕ とした。この作用において一
様等方時空の下で場の運動方程式を求めると

H2 =
1

3Mpl
2

(
1

2
ϕ̇2 + V + 12ξ̇H3

)
Ḣ = − 1

2Mpl
2

{
ϕ̇2 − 4ξ̈H2 − 4ξ̇H

(
2Ḣ −H2

)}
ϕ̈+ 3Hϕ̇+ Vϕ + 12ξϕH

2
(
Ḣ +H2

)
= 0

と求まる。ただし、添字の ϕは d/dϕを意味する。
以下ではスローロール・インフレーションを考え
る。スローロール条件として

ϕ̇2/2 ≪ V, ϕ̈ ≪ 3Hϕ̇, 4ξ̇H ≪ 1, ξ̈ ≪ ξ̇H

を満たすとき、この系はアトラクターとなる解を持つ
ことがわかる [4]。このとき、背景場の運動方程式は

H2 ≃ 1

3Mpl
2
V (1)

Ḣ ≃ − 1

2Mpl
2

(
ϕ̇2 + 4ξ̇H3

)
(2)

3Hϕ̇+ Vϕ + 12ξϕH
4 ≃ 0 (3)
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となる。ここで式 (1-3)を用いると

Ḣ ≃ 1

6Mpl
2

Hϕ̇

H2
(3Hϕ̇+ 12ξϕH

4)

= −Vϕ

6

(
Vϕ

V
+

4

3Mpl
4
ξϕV

)
となるので

ϵ ≡ − Ḣ

H2
≃ Mpl

2

2

Vϕ

V
Q

(
Q ≡ Vϕ

V
+

4

3Mpl
4
ξϕV

)
とスローロール・パラメータ ϵをポテンシャル V と
結合関数 ξで表すことができる。膨張指数は

N(ti) ≡
∫ tf

ti

Hdt ≃
∫ ϕf

ϕi

H2

Hϕ̇
dϕ =

∫ ϕi

ϕe

1

Mpl
2Q

dϕ

であり、具体的に V と ξを決めれば求めることがで
きる。
この模型において、一様等方時空からの摂動の下

で原始重力波のパワースペクトル求めると、そのス
ペクトル指数は

nT = −2ϵ

とスローロール・パラメータで表すことができる。こ
こで、ガウス・ボンネ項との結合関数 ξ(ϕ)とポテン
シャル V が

ξϕ < −3Mpl
4

4

Vϕ

V 2
for Vϕ > 0

ξϕ > −3Mpl
4

4

Vϕ

V 2
for Vϕ < 0

という条件を満たすとき、スペクトル指数が正とな
ることが分かる。
一般に、スカラー場を加えた重力理論では、背景

時空からの摂動を考えたときに不安定性を抱えては
ならない。これはゴースト不安定性・勾配不安定性
と呼ばれ、摂動が従うラグランジアンの係数の符号
が正となる条件により取り除くことができる。そし
て、今回のようなスペクトル指数が正となるダイナ
ミクスを実現する条件は、ゴースト不安定性・勾配不
安定性を回避できていることも確認される。以上か
ら、原始重力波のスペクトル指数が正となるスロー
ロール・インフレーション模型が存在することを確
認できた。

3 General slow-roll dynamics

of potential driven inflation

最も一般的な単一場スカラー・テンソル理論は、
スカラー場 ϕ と運動項 X による 4 つの任意関数
Gi(ϕ,X) (i = 2, 3, 4, 5)を決めることで具体的な模
型を導くことができる。前節の Gauss-Bonnetイン
フレーション模型は

G2 = X − V − 4f (4)(ϕ)X2(3− lnX),

G3 = −2f (3)(ϕ)X(7− 3 lnX),

G4 =
Mpl

2

2
− 2f (2)(ϕ)X(2− lnX),

G5 = 2f (1)(ϕ) lnX

と選ぶことで導かれる [3]。ここで、f (n)(ϕ) =
dn

dϕn f(ϕ)と記した。
先行研究 [1] では、運動項がポテンシャルよりも

十分小さいというスローロール近似を一般性を保っ
たまま考えるために、任意関数 Gi をX のテイラー
展開をした形で解析していた。しかし、上述のよう
に Gauss-Bonnetインフレーション模型は任意関数
に lnX 項を含むことで実現される。そこで、任意関
数の展開を

Gi(ϕ,X) = gi(ϕ) + hi(ϕ)X

+ {λi(ϕ) + ξi(ϕ)X} lnX +O(X2)

となるように新たに λi(ϕ), ξi(ϕ)を用いて解析するこ
とを考える。作用を考察すると、他の関数を再定義
することにより理論を不変に保つことができるため、
g3 = 0 = g5 としても一般性を失わない。
このとき一様等方時空の下で背景場が従う拘束条
件を求めると

6g4H
2 = −g2 + 6Hλ3ϕ̇+ 6H3λ5ϕ̇

+ (2− lnX)λ2 − 6H2λ4 lnX +O(ϕ̇ lnX)

(4)

となる。拘束条件において特異な振る舞いをする項
を取り除くために、以下では λ2 = 0 = λ4 として考
える。このとき、背景場の運動方程式は

4g4Ḣ − 2g4ϕHϕ̇+ ϕ̇J ≈ 0 (5)

3HJ ≈ g2ϕ + 12g4ϕH
2 (6)
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となる。ただし

J := 6Hλ3 + 2H3λ5

+ ϕ̇ (h2 + ξ2 + ξ2 lnX)

+ 6HX (h3 + ξ3 + ξ3 lnX)

+ 6H2ϕ̇ (h4 + 3ξ4 + ξ4 lnX)

+ 6H3X

(
h5 +

5

3
ξ5 + ξ5 lnX

)
であり、giϕ = dgi/dϕとした。
一様等方時空からの摂動量である重力波 hij と曲

率ゆらぎ ζの運動方程式を記述する作用は、それぞれ

S
(2)
T =

1

8

∫
dtd3x a3

[
GTḣ

2
ij −

FT

a2

(
∇⃗hij

)2
]

S
(2)
S =

∫
dtd3x a3

[
GSζ̇

2 − FS

a2

(
∇⃗ζ

)2
]

と表せる。ただし

FT ⊃ G4, G5 GT ⊃ G4, G5

FS ⊃ G3, G4, G5 GS ⊃ G2, G3, G4, G5

である。このとき、重力波と曲率ゆらぎのゴースト不
安定性・勾配不安定性はFT,GT > 0及び GS,FS > 0

を要請することで取り除くことができる。
今回の任意関数の展開において FT,GT をスロー

ロールオーダーの最低次まで、GS,FS をスローロー
ルオーダーの 1次まで計算すると

GT ≃ 2g4, FT ≃ 2g4

GS ≃ X

H2
[h2 + (3 + lnX)ξ2

+6H2 {h4 + (5 + lnX)ξ4}
]

+
6ϕ̇X

H
[h3 + (2 + lnX)ξ3

+H2

{
h5 +

(
8

3
+ lnX

)
ξ5

}]
FS ≃ 4

λ3ϕ̇

H
+

X

H2
[h2 + (1 + lnX)ξ2

+6H2

{
h4 +

(
13

3
+ lnX

)
ξ4

}]
+

4ϕ̇X

H
[h3 + (1 + lnX)

ξ3 +H2 {h5 + (2 + lnX)ξ5}
]

となることが分かる。
この下で原始重力波のパワースペクトルを計算す

ると、スペクトル指数 nT はスローロール・パラメー
タ ϵ := − Ḣ

H2 , δ := ġ4
g4H
を用いて

nT ≈ −2ϵ− δ

となることが分かった。

4 Conclusion

スローロール・パラメータは式 (4-6)に従うダイナ
ミクスにより決定される。またこのダイナミクスは
ゴースト不安定性・勾配不安定性を取り除く状況の
もとで実現されなければならない。これらを考察す
ることにより、原始重力波のスペクトル指数が正と
なる模型が実現される条件が得られる。この条件は、
Gauss-Bonnetインフレーション模型の場合も含むこ
とが確認される。以上より、スローロール・インフ
レーションにて原始重力波のスペクトル指数が正と
なる模型を包括的に取り扱う条件を求められた。
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R + R2 モデルに対する高階微分項による 補正

佐藤 靖 (立教大学大学院理学研究科)

Abstract

宇宙の膨張を説明する標準ビッグバン理論は、平坦性問題 や地平線問題という宇宙の初期条件の微調整に

関する問題を含んでいる。それらを解決するために、宇宙が初期に加速膨張をするインフレーションシナリ

オが提唱されている。インフレーションモデルには様々なものがあるが、その一つとして、R + R2 モデル

がある。

一般相対論は量子化の困難から量子重力理論の低エネルギー有効理論であると考えられている。そのため初

期宇宙のような高エネルギースケールでは一般相対論よりも高エネルギー領域でも適用される理論で記述さ

れるはずである。シンプルな拡張として、一般相対論の作用にリッチスカラーの二乗を加えた R+R2 モデ

ルが考えられた。[1]

R+R2 モデルに対しても、よりエネルギーの次元が高い項が作用に加えられることが予想される。[2] では

高階微分項の一つである R□R を小さな補正として R + R2 モデルに加える。本講演では、[2] をレビュー

し、このモデルにおけるテンソル・スカラー比と曲率ゆらぎのスペクトル指数を求め、観測と整合的なイン

フレーションモデルとなるためには補正項の係数に制限がかかることを示す。

1 Introduction

一般相対論は量子重力理論の低エネルギー有効理

論だと考えられている。それゆえ、一般相対論の作

用である Einstein-Hilbert 作用にはリッチスカラー

よりもエネルギーの次元が高い項を加え 、高エネル

ギー領域での理論を考察する。高次元の項が作用に

加わる場合、その効果はプランクスケールを下回る

エネルギー領域では抑制される。そのため、そのよう

な理論においては一般相対論は低エネルギー領域で

の良い近似の理論となり、宇宙論的にも実験のエネ

ルギースケール的にも整合的な結果が得られる。高

エネルギー領域での物理理論を考えるため、以下の

章では補正を加えた重力理論を考察する。

2 The R +R2 Model

作用にリッチスカラーの二乗 R2 に比例する項を

加えたモデルをR+R2モデルや Starobinskyモデル

という。このモデルはインフレーションを起こすス

カラー場を必要とせずにインフレーションを起こす

ことが可能であり、宇宙マイクロ波背景放射の観測

結果に整合的で、現象論的に最も成功しているイン

フレーション理論である。作用は

S =
M2

P

2

∫
d4x

√
−g(R+ αR2) (1)

という形をとる。ここでMP は換算プランク質量で

ある。αは [mass]−2の次元を持つ係数である。作用

をスカラー場 ϕを用いて書き換えると

S =
M2

P

2

∫
d4x

√
−g[ϕR− U(ϕ)] (2)

となる。ここでϕ = 1+2αRである。Conformal変換

ḡµν = gµν exp

(√
2

3

χ

MP

)
(3)

により、スカラー場 χを用いて

S =

∫
d4x

√
−ḡ

[
M2

P

2
R̄− 1

2
(∇̄χ)2 − V (χ)

]
(4)

V (χ) =
M2

P

8α

(
1− e

− 2√
6

χ
MP

)2
(5)

と書き換えられる。

この変換により作用は単一スカラー場のインフレー

ションとみなすことが出来る。そこからスローロー
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ル・パラメータを求め、曲率ゆらぎのスペクトル指

数、テンソル・スカラー比を求め、観測結果と比較

すると非常によくフィットすることが知られている。

αはインフレーション期の曲率で非常に大きな値と

なることから、インフレーション中はR2の項が優勢

になる。

3 R□R term

R+R2 モデルに対してよりエネルギーの次元が高

い項を作用に加える場合、可能性としてリッチスカ

ラーの微分を含む項がある。高階微分項を含む理論

を考えても低エネルギー領域で見れば、一般相対論

が良い近似となり観測的に矛盾しない理論となる。

一方で、高次の項が加えられた理論はゴーストが

現れる問題がある。一般に、高階微分項を作用に加

えるとゴーストが現れてしまう。ゴーストを回避す

るためには工夫が必要で高次の項は小さな補正とし

て扱う。そうすることでゴーストが現れるのが回避

できる事が知られている [3]。今回は高階微分を含む

項としてシンプルなR□Rの項を加えて解析する。作

用は

S =
M2

P

2

∫
d4x

√
−g[R+R2 + γR□R] (6)

である。ここで αと γはそれぞれエネルギーの-2乗

と-4乗の次元を持っている。この作用を標準的な取

り扱いで解析すると２つのスカラー場でマッピング

されるが、このやり方だと一般にスローロール条件

を満たさない。[4] そのため、[2] では高階微分項を

小さな補正として加え、単一スカラー場で書き換え

る。スカラー場に R+R2モデルでの Rと ϕの関係

式 ϕ = 1 + 2αRを用いて、

S =
M2

P

2

∫
d4x

√
−g[R+R2 + γR□R]|R=ϕ−1

2α
(7)

とする。こうすることで、単一スカラー場でマッピ

ングされ、これにより γ の高次の項を無視する事が

できる。

また、γが小さいと考えることからインフレーショ

ン中は γ
2α□という無次元の演算子が小さいとして線

形で近似する。すると、ϕは

ϕ =
1

2α
(e2φ − 1)− γ

2α2
□e2φ (8)

が得られ、この関係式を作用に代入すると、

S =
M2

P

2

∫
d4x

√
−ḡ
[
R̄− 6(∇̄)2(1 + ke2φ)− U(φ)

]
,

where k =
γ

6α2
and U(φ) =

e−4φ

4α
(e2φ − 1)2 (9)

となり、単一のスカラー場で書き換えられる。

さらに変換

φ =
χ√

6(1 + γ/6α2)MP

(10)

で定義される場 χを用いて書くと

S =

∫
d4x

√
−ḡ

[
M2

P

2
R̄− 1

2
(∇̄χ)2 − V (φ(χ))

]
(11)

となり、canonical な運動項を持つ単一場のインフ

レーションに書き換えることが出来る。ポテンシャ

ルは

V (χ) = V (φ(χ)) =
M2

P

8α

(
1− e−2φ(χ)

)2
(12)

という形をとる。以下にポテンシャルの図を示す。

図 1: ポテンシャルの図 [2]

図 1ではいくつかの kの値ごとにポテンシャルを

プロットしている。kが負の場合、インフレーション

を起こせる場の値は大きくなる事が読み取れる。

3.1 Slow-roll conditions

式 (11)は単一場インフレーションに変換されてい

るので、通常と同様の解析が出来て、スローロール・
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パラメータ ϵ, ηは

ϵ = − Ḣ

H2
, η = ϵ− ϵ̇

2ϵH
= − χ̈

Hχ̇
(13)

である。以下にスローロール・パラメータ ϵ, η の図

を示す。

図 2: スローロール・パラメータ ϵ[2]

図 3: スローロール・パラメータ η[2]

図 3から分かるように、kが負で、例えば k = −0.1

の場合、場の値が 0.8を超えるとスローロール条件

が破れる。十分なインフレーションを確保するため

には場の値が広い範囲でスローロール条件を満たす

必要があるので、補正項の係数 γ については十分な

インフレーションを確保できる値に制限が付く事が

分かる。

次にスペクトル指数とテンソル・スカラー比を求

める。それらは

ns = −6ϵ+ 2η = M2
P

(
2
v′′

V
− 3

(
V ′

V

)2
)
, (14)

r = 16ϵ = −8M2
P

(
V ′

V

)2

(15)

となる。これから、膨張指数 60を満たす kの値の範

囲は −0.0045 < k ≲ 0.30と制限される。

nsと rをプロットすると図 4のようになる。図か

図 4: スペクトル指数とテンソル・スカラー比とプラ

ンク衛星による観測的制限 [2]

ら分かるように、ns − rプロットは観測的制限にか

からずに非常によくフィットすることが分かる。

4 Conclusions

R□Rの項を小さな補正項として加えた。

今回の解析では一つのスカラー場でマッピングし、

R□Rの項が自由度を増やさずに解析できた。作用に

高階微分を含む項を加えたときの観測的制限の解析

法を見つけた。膨張指数が 60以上を満たす kの範囲

には制限があり、−0.0045 < k ≲ 0.30となる。

スペクトル指数やテンソル・スカラー比は kN の

オーダーでは変化しないことも得られた。
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漸減する宇宙項と間欠的加速膨張

新井　幸 (お茶の水女子大学大学院 人間文化創成科学研究科)

Abstract

現在物質と宇宙定数のエネルギー密度はほぼ一致しているが、それがなぜ”今”なのか、は”Why now?”

問題と呼ばれる未解決問題である。さらに宇宙定数のエネルギー密度は観測によると ρΛ ∼ 10−47GeV 4 であ

り、これは場の量子論による理論的な予測より 120桁小さい [1]。これらの問題を解決すべく、ダークエネル

ギー (DE)とダークマター (DM)をボゾン場の異なる相とすると、宇宙初期の急激な加速膨張が自発的に起

こり、それが終わる過程で真空のエネルギーを消費する、というメカニズムが提案されている。本来宇宙が

加速膨張するためには強い負の圧力を持ったスカラー場が必要であるので、インフレーションなどを記述す

る場合は未知の古典スカラー場などを仮定していた。今回は未知の場としてボーズ・アインシュタイン凝縮

体 (BEC)が用いられる (BEC宇宙論)[2]。本講演では、この BEC宇宙論による初期宇宙のメカニズムと、

これが未解決問題に対してどのような解決策を与えるか紹介する。さらにその結果を最新の Planck衛星の

結果と比較する。

1 解決したい未解決問題

宇宙は物質,輻射,宇宙定数といった複数の成分か

ら構成されていると考えられており、それぞれ状態

方程式 P = wρの係数 w = 0, 1/3,−1に従う。異な

る時間依存性を持つにもかかわらず、138億年とい

う歴史の中で物質と宇宙定数のエネルギー密度が現

在ほぼ等しいということは”’Why now?’問題と呼ば

れ、宇宙論における未解決問題の一つである。

次に宇宙定数のエネルギー密度は観測によるハッブ

ル定数の値H0 = 70± 7kms−1Mpc−1から計算する

ことができる。

ρΛ ∼
(
H0

mp

)2

m4
p ∼ 10−122m4

p ∼ 10−47GeV 4 (1)

一方、宇宙定数のエネルギー密度の起源を真空のエ

ネルギー ρvacとする。ρvacを求めるには運動量 k,質

量mの場の零点振動のエネルギー
√
k2 +m2/2を全

運動量空間について足し上げればよいので、

ρvac =

∫ mpl

0

d3k

(2π)3

√
k2 +m2

2
∼

m4
pl

16π
∼ 1074GeV 4

(2)

式 (1)と式 (2)のエネルギー密度の値を比較すると

100 桁以上異なっており、宇宙定数を真空のエネル

ギー起源であると考えると都合が悪い。宇宙定数の

起源は未だわかっておらず、宇宙項問題と呼ばれて

いる。

2 ボーズアインシュタイン凝縮体

による宇宙論モデルの提案

前述の 2つの未解決問題の解決法としてボーズアイ

ンシュタイン凝縮体 (BEC)を用いた宇宙論が提案さ

れている。宇宙はほぼダークエネルギー (DE)とダー

クマター (DM)で構成されており、DEの起源を宇宙

定数とすると DEと DMの現在の比は”Why now?’

問題でも取り上げたように ρΛ/ρM ∼ ρDE/ρDM ∼ 1

となることが現在の理論的解析と観測から提示され

ている。この事実より DEと DMには相関があり、

統一して考えるのが自然である。そこで加速膨張を

起こすために現代宇宙論に標準的に取り入れられて

いるボゾン場を DEと DMの候補として考える。宇

宙初期で場は量子的であると考えられるので、本来

量子物理で示されるような物質が時間が経つにつれ

て古典スカラー場としてふるまう相を見つけたい。最

も自然なケースはボーズアインシュタイン凝縮であ

る。巨視的な数のボゾン粒子が 1つの基底状態を共

有することで古典的な波、つまり DEとしてふるま

う。一方励起した状態のボゾンガスは古典的なガス、
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DMとしてふるまうとみなす。この 2相はボゾン粒

子同士の特別な相互作用を考える必要はなく、ボゾ

ンガスの温度 T がある臨界 Tcr を超えると必然的に

相転移する。

kT < kTcr ≡ 2πℏ2n1/3

(ζ(3/2))
2/3

m
(3)

この条件を満たすにはボゾンガスは冷たくなければ

ならない。ボゾンガスが冷たいダークマターだとす

ると T ∝ n3/2に従い、常に (3)式を満たすので現在

の宇宙ではボゾンガス, つまりダークマターは常に存

在していることになる。

3 ’Why now?’問題

この BEC によるモデルを実際に宇宙論に適用す

る。一様なBECの段階的な生成と、その後の崩壊は

以下の式で書ける。

H2 =

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3c2
(ρg + ρϕ + ρl)

ρ̇g = −3Hρg − Γρg

ρ̇ϕ = −6H(ρϕ − V ) + Γρg − Γ′ρϕ

ρ̇l = −3Hρl + Γ′ρϕ

(4)

第 1式はフリードマン方程式である。ρg, ρϕ, ρl はそ

れぞれボゾンガス, BEC, BECが崩壊してできた構

造の密度である。第 2式はボゾンガスのエネルギー

密度の時間変化の式で ΓはBECの凝縮率を表す。第

3式は BECのダイナミクスを記述するグロスピタエ

フスキー方程式の相対論形にBECの定常な凝縮 Γρg

を加えた式である。Γ′はBECの崩壊率を表す。第 4

式は局所的なエネルギー密度 ρlの時間変化を表す式

である。

これらの方程式を用いて数値的に密度の時間変化を

計算したのが図 1である。凝縮率は Γ = 0.2601を用

いた。それぞれ、ボゾンガス ρg：grey line, BECρϕ：

solid line, 局所的な構造 ρl：dashed line

で表している。

BECは z=69, 54, 39, 26, 15のときに段階的に崩壊

を起こし、その度に少しずつ密度が小さくなっていき

z=0の現在の宇宙で ρϕはほぼ一定になり、ρphi ∼ ρg

（つまり ρDE ∼ ρDM）となることがわかる。

図 1: エネルギー密度の時間変化

4 BECによるインフレーション

さらに初期宇宙でのメカニズムに適用させるため

に、式 (4)を書き換える。ボゾンガスの質量は小さ

いので輻射と同様にふるまうとすると

H2 =

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3c2
(ρg + ρϕ + ρl)

ρ̇g = −4Hρg − Γρg

ρ̇ϕ = −6H(ρϕ − V ) + Γρg − Γ′ρϕ

ρ̇l = −4Hρl + Γ′ρϕ

(5)

ここで BECのエネルギー密度 ρϕ = 1
2ϕ

2 + V , ポ

テンシャルエネルギー V = V0 + m2ϕ2 + λ
2ϕ

4 とす

る。初期の真空エネルギー V0は理論による真空エネ

ルギーの値である V0 ∼ m4
pl とする。

まずBECのプロセスでインフレーションが自然に始

まることを示す。ただし BECのエネルギー密度 ρϕ

を DE, ボゾンガスのエネルギー密度 ρg を DMのエ

ネルギー密度として、後の議論を進める。インフレー

ションの初期ではまだBECの凝縮が始まっていない

ので、当然BECが崩壊した後の局所的な構造も形成

されていない。よって ρϕ, ρlと崩壊率 Γ′は無視でき

る。つまり DEはまだ存在しておらず、DM(ボゾン

ガスを輻射とみなしているので輻射)で満たされてい

るという状態である。さらにインフレーションを起

こすためには場の変化はゆっくりでなければならな

い。式 (5)を整理すると、

3Hϕ̇2 = Γρg (6)

となる。ボゾンガスが輻射であるとみなしているの

で ρg(t) = ρgi
(
ti
t

)2
、さらに凝縮率を時間の関数と
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して Γ(t) = Γ0ρg(t)を代入するとインフレーション

の始まりの場 ϕfire が解けて、

ϕfire(t) = 2ti

(
Γ0ρ

3/2
gi

3µ

)1/2(
1−

(
ti
t

)1/2
)

(7)

インフレーションが始まった時刻を tiinf とすると、

密度は初期の真空エネルギーと定義しているので、

ρg(tiinf ) = ρgi

(
ti

tiinf

)2

= V0 (8)

この関係を用いると初期条件は

ϕfire(tiinf ) = 2ti

(
Γ0ρ

3/2
gi

3µ

)1/2(
1−

(
V0

ρgi

)1/2
)

δ = ϕ̇fire(tiinf ) = 2ti

(
Γ0ρ

3/2
gi

3µ

)1/2(
V0

ρgi

)3/4

(9)

次にインフレーションの間、ボゾンガスはBECに消

費されて ρϕに比べて薄くなっているので ρg,　Γ′は

無視できる。すると BEC は以下の式のように進化

する。

V̇ = −3Hϕ̇2 (10)

式 (9)の初期条件を用いて式 (10)を解くと

ϕinf (t) =

(
3Hinf

−2λ

)1/2
(
tiinf − t+

1

2

(
3Hinf

−λδ2

)1/3
)−1/2

(11)

図 2はスケールファクターの時間発展を表す。スケー

ルファクターは時間が進むにつれてべき的に大きく

なるが、t ≈ ts ≈ 34.8で極値となり加速膨張が終わ

ることがわかる。この極値近傍の加速膨張が停滞する

ときを”stagflation”と呼び、tsを”stagflation point”

と呼ぶ。

tsとは別にインフレーションが終わる時間を teinf

とすると、

∆inf ≡ teinf − tiinf =
1

2

(
3Hinf

−λδ2

)2

(12)

するとこのインフレーションでの e-folding数はN =

Hinf∆inf となる。

図 2: インフレーション中のスケールファクターの時

間変化

BECによる宇宙論を用いたインフレーションのメカ

ニズムは通常のスカラー場によるメカニズムとここ

までは振る舞いが似ている。次にBEC宇宙論に特徴

的な stagflationについて考えたい。インフレーショ

ンの終わりでは ρg,Γ.Γ
′は無視できるので、式 (5)を

整理すると、

Ḣ = −3

2
µ2ϕ̇2 (13)

stagflationのときは加速膨張が停滞しているので

t = ts で H = 0となり、式 (13)は H = 0, ρphi =

0, ρ̇ϕ = 0となる。しかしこの stagflationの状況は永

遠ではない。式 (13)を見ると右辺が BEC場の運動

項となっている。時間が進むにつれて運動項が発展

するので有限の時間で stagflationは終わり、このと

き運動方程式は

ϕ̈ = − 3√
2
µϕ̇ (14)

となる。これをH < 0, ϕ̇ > 0を踏まえて解くと

ϕimp = const−
√
2

3µ
ln(t∗ − t) (15)

この結果だとBEC場は t = t∗で発散してしまう。し

かし実世界では ϕ → inf, ϕ̇ → ∞となることはあり
えない。stagflationが終わった後、ϕ̇ → ∞となるこ
とでたくさんの粒子が生成し、宇宙が再加熱される

機構と t ≈ ts, ρϕ ≈ 0で BECを形作るモードの不安

定性が大きくなることによりBECが崩壊し、局所的

な構造となる機構が考えられる。今回は宇宙項問題

に関連した後者に焦点を絞って解説する。この不安

定性からBECが真空のエネルギーを消費することで

宇宙項が小さくなるメカニズムを次章で解説する。
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5 宇宙項問題

stagflationの時代に戻って考える。現在の宇宙論

では観測されている密度揺らぎはインフレーション

中に初期宇宙の密度揺らぎが成長したとされている

が、BEC宇宙論では BECが一様なためインフレー

ションの間では密度揺らぎが生成、成長しない。そこ

で stagflation pointで揺らぎが生成、成長したと考

える。ρϕ = 0より運動方程式 ϕ̇ =
√
κϕ2 を解くと、

ϕstag = κ−1/2(ts − t)−1 (16)

となる。このときの不安定さのスケールは（不安定

さのスケールについては講演で紹介する。）(
k∗
a

)
stag

= (16π)1/4G1/4κ−1/4(ts − t)−3/2 (17)

これより不安定さのスケールは tsに近づきながら増

加していく。一方 t ≈ ts の範囲で宇宙膨張は止まっ

てしまう。すると BECは急速に崩壊して密度 ρl の

局所的な構造となる。式 (17)より t ≈ tsの範囲にな

る前に BECが崩壊する時間は十分にある。

ts − t >
a

k∗
∝ (ts − t)3/2 (18)

BECの全要素が局所的な構造に変化し、そのたびに

真空のエネルギーを消費する。これは真空のエネル

ギーが残っている限り何度も繰り返され、よって真

空のエネルギーすなわち宇宙項は 0に近づく。

図 3: 場と密度の時間変化

6 観測との比較

まず観測との比較でよく用いられるスペクトル指数

nR = 1−6ε+2ηとテンソルスカラー比 r = PT /PR =

16εを BEC宇宙論の場合について計算する。ボゾン

質量は小さいので無視するとして V = V0 − κ
2ϕ

4 を

用いると、

nR = 1−
3
(
1 + 9µ2Hinf

2

16κN2

)
N
(
1− 9µ2H2

inf

16κN2

)2 = 1− 3

N
+O

(
1

N3

)

r =
9µ2H2

inf

κN3
(
1− 9µ2H2

inf

16κN2

)2 =
9µ2H2

inf

κN3
+O

(
1

N4

)
(19)

この式に具体的な値を代入して計算すると、

nR ≈ 0.95 for N = 60

r ≈ 4.2× 1−−12 for N = 60
(20)

この時µHinf = 10−4, κ = 0.1を用いた。一方Planck

衛星における観測の値は [3]

nR = 0.9649± 0.0042

r < 0.065
(21)

WMAPでは nRも範囲内に入ることが確認できてい

たが、最新の Planckでは少しずれてしまうことがわ

かった。

7 まとめ

BECを用いた宇宙論で未解決問題へアプローチで

きることがわかったが、まだ定性的な話も多いので

パラメータなどもっと具体的に詰めていく必要があ

る。ここに書ききれなかったことも多いので詳細は

講演を聞いていただきたい。
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cubic-order Horndeski理論においてスケーリング解を持つ最も一般的
なラグランジアンについて
竹村 希心 (東京理科大学大学院 理学研究科 辻川研究室)

Abstract

cubic-order Horndeski理論は様々なスカラー・テンソル理論を内包しており、模型によっては一様等方な背
景時空においてスケーリング解を持つ場合がある。このような解を持つ場合、密度パラメータがその初期値
に依らずにスケーリング期に一定値まで成長するため、偶然性問題を緩和することが可能である。本稿は [1]

のレビューとして、cubic-order Horndeski理論においてスケーリング解を持つ最も一般的なラグランジアン
を導出し、その物理系で固定点解析を行いスケーリング解と加速膨張解が存在することを示す。また具体的
な暗黒エネルギー模型を考え、スカラー場と CDMとのカップリングがある場合に不安定性を回避出来る条
件を示し、宇宙論的なダイナミクスを議論することでモデルパラメータに制限をつける。

1 研究背景
宇宙の後期加速膨張は様々な観測によって独立に

示されている。それを説明する試みとして、動的なス
カラー場を導入した数多くの理論が提唱されてきた。
中でも運動方程式を 2階微分に保つように構成された
最も一般的なスカラー・テンソル理論は、Horndeski

理論という名前で知られている。近年、重力波の速度
が 10−15程度の範囲で光速に近いことを示された為、
もし Horndeski理論に対して重力波の速度が光速と
等価であるという条件を課すならば、そのラグラン
ジアンは L = G2(ϕ,X)−G3(ϕ,X)□ϕ+G4(ϕ)R(た
だしX = −∂µϕ∂

µϕ/2) という形に制限される。
重力理論にスカラー場を導入すると、スケーリン

グ解と呼ばれる、スカラー場と物質のエネルギー密
度の比が宇宙膨張史の中で一定となる解を持つ場合
がある。このような解が存在する場合、初期値に依
らず、スケーリング期に宇宙論的パラメータが一定
の値を持つようになるため、現在の物質とスカラー
場のエネルギー密度が同オーダーとなる問題 (偶然性
問題)を緩和することが可能である。
スカラー場のラグランジアンが Lϕ = X − V (ϕ)

で記述されるクインテッセンスにおいては、λ, V0を
定数として、ポテンシャルが V (ϕ) = V0e

−λϕの形の
場合にスケーリング解が存在することが知られてい
る [2]。また、スカラー場のラグランジアンが任意関

数 G2(ϕ,X)で記述される k-エッセンスでは、g2 を
Y = Xeλϕ の任意関数として、G2(ϕ,X) = Xg2(Y )

の形の場合にスケーリング解が存在することが知ら
れている [3]。
cubic-order Horndeski理論においては、先行研究
によってスケーリング解を持つ一般的なラグランジ
アンが示された [4]。しかし最近の研究で、同様の理
論においてそのラグランジアンに含まれないスケー
リング解が示された [5]。また文献 [6]でも同様に、[4]
のラグランジアンがより一般化可能であることを示
している。本稿ではこのスケーリング解を含むよう
に [4]を拡張した最も一般的なラグランジアンを導出
し、固定点解析を行うことによって系の時間発展を
議論する。更に具体的な模型を用い、理論の安定性
などからパラメータに対して制限を課し、そのダイ
ナミクスについて議論する。

2 背景時空の方程式
以下の cubic-order Horndeski理論の作用を考える

:

S =

∫
d4x

√
−g

(
R

2
+ L

)
+ Sm(ϕ, gµν) ,

L = G2(ϕ,X)−G3(ϕ,X)□ϕ .

(1)

ここで gは計量 gµν の行列式、Rはリッチスカラー、
G2とG3は、ϕとX = −∂µϕ∂

µϕ/2に依存する任意
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関数である。ただし、c = ℏ = Mpl = 1の単位系を
用いている。また、エネルギー密度 ρm,圧力 Pm で
記述される物質場を、完全流体として扱う。
平坦な一様等方時空における計量

ds2 = −dt2 + a2(t)δijdx
idxj , (2)

のもとで、作用 (1)は次の運動方程式を与える :

3H2 = ρϕ + ρm, (3)

2Ḣ = −ρϕ − Pϕ − ρm − Pm, (4)

ρ̇m + 3H(1 + wm)ρm = Q(ϕ)ρmϕ̇, (5)

ρ̇ϕ + 3H(1 + wϕ)ρϕ = −Q(ϕ)ρmϕ̇, (6)

ここで

ρϕ = ϕ̇2G2,X −G2 − ϕ̇2
(
G3,ϕ − 3Hϕ̇G3,X

)
, (7)

Pϕ = G2 − ϕ̇2
(
G3,ϕ + ϕ̈G3,X

)
, (8)

であり、Q(ϕ)は物質場とスカラー場のカップリング
である。また、Gi,ϕ = ∂Gi/∂ϕ,Gi,X = ∂Gi/∂X と
いう記法を用いている。
(3)式より、密度パラメータ Ωi = ρi/3H

2 は次の
関係に従う :

Ωϕ +Ωm = 1. (9)

また、(4)式より

Ḣ

H2
= −3

2
(1+weff), weff = wϕΩϕ+wmΩm, (10)

であり、weff は実効的な状態方程式である。

3 スケーリング解を持つラグラン
ジアン

スケーリング解は ρϕ/ρm が一定となる解であり、
状態方程式, 密度パラメータは定数となる。この場
合、(3)式より ρϕと ρmはH2に比例するため、ϕ̇ ∝
H/Q(ϕ)が成り立つ。文献 [1]では Qが ϕの任意関
数である場合にも導出を行っているが、本稿の議論
では、カップリングQが定数である場合においてス
ケーリングラグランジアンを導出する。
スカラー場のエネルギー密度 ρϕは (7)式で与えら

れ、(3)式で ρϕ/ρmが一定の場合 ρϕはH2に比例す

ることから、G2 ∝ H2, G3,ϕ = Constでなければな
らない。すなわち、

Ġ2

HG2
= 2

Ḣ

H2
= −3(1 + weff), (11)

Ġ3,ϕ = 0, (12)

であり、Ġi = Gi,ϕϕ̇+Gi,XẊであることを用いると、

XG2,X − 1

λ
G2,ϕ −G2 = 0, (13)

XG3,ϕX − 1

λ
G3,ϕϕ = 0, (14)

という方程式を得る。ただし λは以下のように定義
される量である :

λ ≡ Q(1 + weff)

Ωϕ(wm − wϕ)
. (15)

式 (13), (14)の解はそれぞれ

G2(ϕ,X) = Xg2(Y ), (16)

G3(ϕ,X) = g3(Y ) + h3(X), (17)

ここで g2(Y ), g3(Y ) は Y ≡ Xeλϕ の任意関数であ
る。h3(X)は ρϕの中にH2Xh3,X という項の形で表
れ、これがH2 に比例するためには、

h3(X) = c+ d lnX = c+ d(lnY − λϕ), (18)

という関係が成り立たなければならない。ただし c, d

を定数である。よってラグランジアンは

L = Xg2(Y )−g3(Y )□ϕ−(c+d lnY−dλϕ)□ϕ, (19)

となるが、c□ϕ は表面項で落とすことができ、
d lnY□ϕは g3(Y )□ϕに吸収できる。また、dλϕ□ϕ

は表面項を除いて 2dλX と一致するのでXg2(Y )に
吸収できる。
以上より、Qが定数のときの一般的なスケーリン
グラグランジアンは次のようになる :

L = Xg2(Y )− g3(Y )□ϕ. (20)

4 固定点解析
スケーリング解において、次で定義される無次元
量は定数である :

x ≡ ϕ̇√
6H

, y ≡ e−λϕ/2

√
3H

, Y ≡ Xeλϕ =
x2

y2
.

(21)
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エネルギー密度や状態方程式はこれらの量で表現す
ることができる。
ϵϕ ≡ ϕ̈/Hϕ̇, ϵh ≡ Ḣ/H2 と定義すると、xと y は

次の自律方程式に従う :

x′ = x(ϵϕ − ϵh), (22)

y′ = −y

(√
6

2
λx+ ϵh

)
. (23)

ここで、プライム記号は N = ln aでの微分を表す。
この方程式系の固定点は x′ = y′ = 0から得られ、こ
こでは特に重要な 2つの解を紹介する。

Point 1 : ϕ-matter-dominated-epoch

一つ目に重要な固定点は,y = 0のときである。こ
のとき Y → ∞によって発散量が生じるのを防ぐた
め、cn, dn を定数として g2, g3 を

g2(Y ) = c0 +
∑
n>0

cnY
−n, g3,Y (Y ) =

∑
n≥1

dnY
−n,

(24)

という逆冪で定義する必要がある。このとき、固定
点として

(xc, yc) =

(√
6[Q− 3d1(wm − 1)]

3(s+ 2d1Q)
, 0

)
, (25)

を得る。ただし s ≡ (wm − 1)(c0 − 2d1λ)である。
この点における密度パラメータ、状態方程式は、

wm = d1 = 0のとき

Ωϕ = weff =
2Q2

3c0
, (26)

である。Q = 0のときが通常の物質優勢期に対応し
ており、(26)式はカップリングQによって物質優勢
期が修正を受けることを示している。このような時
期を ϕ-matter-dominated-epoch(ϕMDE)と言う。
また、(26)式より ϕMDEは

ρm
ρϕ

=
3c0
2Q2

− 1 = Const, (27)

を満たすスケーリング解である。

Point 2 :後期加速膨張期
二つ目に重要な固定点は,

(xc, yc) =

(
λ− 6Ycg3,Y√

6(G2,X − λYcg3,Y )
, yc

)
, (28)

であり、このときの密度パラメータ、状態方程式は

Ωϕ = 1, weff = −1 +

√
6

3
λxc, (29)

となり、λxc <
√
6/3で加速膨張をする。

5 暗黒エネルギーのダイナミクス
ここでは具体的に模型を決め、暗黒エネルギーの

ダイナミクスを調べる。仮定として、スカラー場が
CDMのみとカップルしているとし、また (24)式の
g2, g3について、Y −2以下のオーダーは無視する。す
なわち、

L = X + c1e
−λϕ +

d2
Y

□ϕ, (30)

を仮定する。
ラグランジアン (30)のもとで、作用の 2次摂動か

らゴースト、ラプラシアン不安定性が生じるのを防
ぐ必要がある。ここで

qs = 2 +
4d2y

2

x4

(
3d2y

2 −
√
6x
)
, (31)

c2s = [6x4 − 24d2λx
2y2

− 12d22y
4 + 4

√
6d2xy

2(2− ϵϕ)]/(3qsx
4), (32)

という量に対し、ゴースト、ラプラシアン不安定性
を回避する条件はそれぞれ qs > 0, c2s > 0である。
図 1に密度パラメータの時間発展を示す。ただし

Ωc,Ωb,ΩrはそれぞれCDM、バリオン、輻射の密度
パラメータである。初め xの減少に伴い Ωϕ は減少
するが、z = 106 から z = 20付近の ϕMDEまでに
Ωϕ = 2Q2/3まで増加する。
図 2は状態方程式の時間発展である。現在におい
て wϕ と weff の値は違うが、最終的に同じ値 weff =

wϕ = −0.901 に収束する。また、輻射優勢期では
yc = 0周りで weff を展開すると

weff =
1

3
+ x2 +

[
c1x+ 2d2

{√
6− (Q+ λ)x

}] y2
x

+O(y4), (33)
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図 1: 密度パラメータの時間発展。モデルパラメータ
は c1 = −1, d2 = 10−3, Q = 0.04, λ = −0.5であり、
初期条件は z = 3.18× 107において x = −10−3, y =

10−13,Ωb = 1.5× 10−5,Ωr = 0.999895。
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図 2: 状態方程式 wϕ, weff の時間発展。モデルパラ
メータ、初期条件は図 1と同様。

であり、weff ≃ 1/3 であるためには |c1y2/x2| ≪
1, |d2y2/x2| ≪ 1, x2 ≪ 1が必要である。
図 3は qs, c

2
s の時間発展である。ϕMDEから後期

加速膨張期に移る際に c2s が減少しているが、後期加
速膨張期では

c2s = 1− 2(6− λ2)(10− λ2)

c1λ3
d2 +O(d22), (34)

と展開でき、λ = −O(0.1)のとき c2s > 0であるため
には d2/c1λ

3 ≲ 10−2 が必要である。
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図 3: qs と c2s の時間発展。モデルパラメータ、初期
条件は図 1と同様。

6 まとめ
今回の研究ではまず、[4]の拡張として cubic-order

Hrondeski理論においてスケーリング解を持つ最も
一般的なラグランジアンを導出した。また、Qが定
数の場合に固定点解析を行い、後期加速膨張期の前
に ϕMDEという、物質優勢期がスカラー場の寄与に
よって修正を受ける時期が存在することを示した。そ
してスカラー場がCDMのみとカップルした場合に、
具体的な模型を用いて不安定性が生じない条件を示
し、モデルパラメータに対して制限をつけた。
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IDG理論におけるブラックホールの内部構造に対するスカラー場の影響

について

小池 貴博 (東京学芸大学大学院 教育学研究科)

Abstract

一般相対性理論 (GR)におけるブラックホールの一般的な性質の 1 つは、その中心に時空特異点が存在する

ことである。そこではブラックホールを構成する物質の密度や曲率が発散し、GRは予言力を失う。この特異

点を回避するために、これまで多くの研究がなされてきたが、未だ解決には至っていない。これに対し、無

限階の共変微分からなる微分演算子を導入することで、GRを修正した Infinite Derivative Gravity（IDG）

理論が盛んに研究されている。この理論の枠組みにおいて、Biswas らは 4 次元時空の静的球対称真空解を

Minkowski バックグラウンドにおいて弱場近似を用いることで解を構築した [1]。この解は、物質として大

きさを持たない質点源を仮定しているにもかかわらず、GRで予言される曲率特異点が回避される時空構造

を持つ。そこで本発表では、一般に曲率をより激しく発散させるスカラー場を IDG理論に導入し、この場

合においても特異点が回避されるかどうかについて議論する。

1 Introduction

天体物理学においてブラックホールは高い関心が

示されている対象であるが、その内部がどうなって

いるかはよくわかっていない。観測から、ブラック

ホールのホライゾン外部の領域は一般相対性理論に

よって良く記述されていることがわかっている。

ところが、ホライゾン内部は強い重力によって全

質量が一点に集まっていると考えられるため、その

点において物質の密度や曲率が無限大に発散し、一

般相対性理論が破綻してしまう。特に、質量を持たな

いスカラー場が存在する時空では、ホライゾンに隠

されていない特異点の存在が知られており、これを

裸の特異点と呼ぶ。(3+1)次元時空において裸の特

異点を表す解は JNWW解として知られている [2]。

この曲率特異点を回避するために、これまでに様々

なモデルが考えられている。このような特異点を持

たないブラックホールを広くレギュラーブラックホー

ルと呼ぶ。例えば、時空に非可換性を持たせたるこ

とにより、特異点が回避されるモデルが考えられて

いる [3]。

上述の非可換性を考慮したレギュラーブラックホー

ル時空に対して、スカラー場を導入した場合には原

点で曲率が発散する解が得られてしまう。これは、物

質分布が原点において正則であるのに対し、スカラー

場の分布が原点において発散してしまうものを仮定

したためである。しかし、スカラー場の分布として

妥当なものが何であるかについてはよくわかってい

ない。

これに対し、修正重力理論の 1つであり、近年盛ん

に研究されている Infinite Derivative Gravity (IDG)

理論においても同様に静的球対称時空において、中

心特異点を回避することが出来ることが示唆されて

いる。この理論では、アインシュタイン-ヒルベルト

作用に無限階の共変微分からなる微分演算子を導入

することで、宇宙論初期やニュートンポテンシャル

による特異点が回避される。

本発表では、IDG理論においてスカラー場を導入

し、この場合においても特異点が回避されるかどう

かについて議論する。

2 Infinite Derivative Gravity

4次元時空において、最も一般的な 2次曲率の作

用は

S =
1

16πG

∫
d4x

√
−g

[
R+ αc(RF1(□s)R

+RµνF2(□s)Rµν +RµνρσF3(□s)Rµνρσ)
] (1)
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で与えられる。

ここで、Fi(□s) =
∑∞

n=0 fi,n□n
s、□s ≡ □/M2

s、□ =

gµν∇µ∇ν はダランベール演算子であり、G = 1
M2

p
は

万有引力定数、αs ∼ 1
M2

s
は次元を持つカップリング定

数である (Msは理論のスケールを表すパラメータ)。

この作用の変分をとって得られる場の方程式は、複

雑な非線形微分方程式となっているため、簡単に解く

ことが出来ない。そこで、以下ではMinkouskiバッ

クグラウンド周りでの弱場近似

gµν = ηµν + hµν , |hµν | ≪ 1 (2)

をとることで、線形な微分方程式へと簡単化して議

論する。

弱場近似の下で得られる場の方程式は、

a(□)□hµν + b(□)∂σ(∂νh
σ
µ + ∂µh

σ
ν )

+ c(□)(ηµν∂ρ∂σh
ρσ + ∂µ∂νh) + ηµνd(□)□h

+ f(□)□−1∂σ∂λ∂µ∂νh
λσ = −16πGτµν

(3)

となる。ここで、

a+ b = 0

c+ d = 0

b+ c+ f = 0

(4)

という拘束条件が課されており、これらのパラメー

タは Fi(□s)の線形結合で書かれる。

3 IDG理論における singularity

freeな解

物質場として、質点源

τµν = ρδ0µδ
0
ν = mδ3(r⃗)δ0µδ

0
ν (5)

を仮定する。また線素は、弱場近似の形で

ds2 = −(1 + 2Φ(r))dt2 + (1− 2Ψ(r))(dr2 + r2dΩ2)

(6)

とし、2つのメトリックポテンシャルを求める。

Bianchi恒等式から、場の方程式 (3)のトレースと (0

0)成分を解くだけでよい。

ここで、Newton ポテンシャルが静的であることか

ら、トレースと (0 0)成分はそれぞれ

(a− 3c)□h+ (4c− 2a+ f)∂µ∂νh
µν = 16πGρ (7)

a□h00 + c□h− c∂µ∂νh
µν = −16πGρ (8)

となり、(5)について

2(a− 3c)[∇2Φ− 4∇2Ψ] = 16πGρ

2(c− a)∇2Φ− 4c∇2Ψ = −16πGρ
(9)

となる。

ゴーストを回避するための条件として f(□) = 0

(a(□) = c(□))とする。その時 Newtonポテンシャ

ルは

4a(∇2)∇2Φ = 4a(∇2)∇2Ψ = 16πGρ = 16πGmδ3(r⃗)

(10)

として簡単に解ける。ここで、超弦理論の文脈から

a(□) = e
− □

M2
s とすることで、

Φ(r) = Ψ(r) = −Gm

r
erf

(
rMs

2

)
(11)

を得る。この時、メトリックポテンシャル (11)は原

点 r = 0において正則であり、曲率不変量も有限値

をとる。

IDG理論における特異点解消の構造についての詳

細な解説は、共同研究者の太田が発表する。

4 Einstein-Scalar Gravity

スカラー場は、最も単純な種類の「物質」の 1つで

ある。これまでにスカラー場は現象論的モデル、特

に重力理論において考慮されてきた。例えば宇宙論

において、様々なタイプのスカラー場が暗黒エネル

ギーと暗黒物質をモデル化するために使われてきた。

一般相対性理論においてスカラー場を考慮する

Einstein-Scalar Gravityでは、ブラックホール解を

構成する試みもこれまでになされている。最も単純

なスカラー場の分布を仮定すると、よく知られてい

る Janis-Newman-Winicour-Wyman解 (JNWW解)

が得られる。しかし、この解はホライゾンを持たず、

裸の特異点と呼ばれる構造を持ち、ブラックホール

解ではない。
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4次元時空における Einstein-Scalar Gravityにお

ける最も単純な作用は

S =

∫
d4x

√
−g(R− 2(∂ϕ)2) (12)

と表され、変分をとって得られる場の方程式は、

∇2ϕ = 0 (13)

Rµν − 1

2
gµνR = 2(∂µϕ∂νϕ− 1

2
gµν∂

ρϕ∂ρϕ) (14)

である。

これを解いて得られる解は

ds2 = −
(
1− b

r

)γ

dt2+
(
1− b

r

)−γ

dr2+
(
1− b

r

)1−γ

r2dΩ2

(15)

ϕ =
q

b
√
4π

ln

(
1− b

r

)
(16)

である。ここで、b = 2
√
m2 + q2、γ = 2m

b である。

5 IDG理論におけるスカラー場の

影響

本研究では、IDG 理論に対し massless スカラー

場を導入し、それによる時空構造の影響について調

べる。

作用は [4]を参考にし、JNWW解のように最も単

純なものを考え

S =
1

16πG

∫
d4x

√
−g

[
R+ αc(RF1(□s)R

+RµνF2(□s)Rµν +RµνρσF3(□s)Rµνρσ)

−2(∂ϕ)2
] (17)

とする。弱場近似の下で、線形化された場の方程式は、

e−
□
Ms [□hµν + (ηµν∂ρ∂σh

ρσ + ∂µ∂νh)

−∂σ(∂νh
σ
µ + ∂µh

σ
ν )− ηµν□h] = −16πGτµν

(18)

で与えられる。

スカラー場のエネルギー運動量テンソルは

τµν = 2(∂µϕ∂νϕ− 1

2
gµν∂

ρϕ∂ρϕ) (19)

で定義される。

線素を

ds2 = −(1 + 2Φ(r))dt2 + (1− 2Ψ(r))(dr2 + r2dΩ2)

(20)

と仮定すると、運動方程式の (0 0)成分とトレース成

分はそれぞれ

e−
∇2

Ms [∇2h00 − ∂i∂jh
ij +∇2h] = −16πGτ00 (21)

e−
∇
Ms [−2∇2h+ 2∂i∂jh

ij ] = −16πGτ (22)

であるから、2つのメトリックポテンシャルについて

の 2つの微分方程式を得る:

e−
∇2

Ms ∇2Ψ = 4πGτ00 (23)

e−
∇2

Ms ∇2Φ = 4πG(τ + 2τ00) (24)

τ = −2(ϕ′)2、τ00 = (ϕ′)2であるから、これを解くと

Φ(r) = −Gm

r
erf

(
rMs

2

)
(25)

Ψ(r) = −Gm

r
erf

(
rMs

2

)
+

q2Ms

2r
F

(
rMs

2

)
(26)

である。

ここで、

F(x) := e−x2

∫ x

0

et
2

dt (27)

は Dawson 関数である。

6 得られた解について

得られた解 (20,25,26)は、r → ∞とした時、等方
座標系で記述した JNWW解について弱場近似をとっ

たものに帰着することから、IR領域においてGRの

振る舞いと一致する望ましい解が得られたといえる。

ここで注目すべき点は、スカラー場の分布自体は

原点で発散するが、メトリックポテンシャル Φ及び

Ψは原点で正則となり、曲率不変量

K ∼ G2M6
s (10m

2 − 6
√
πmq2Ms + πq4M2

s )

6π
(28)

も原点で有限値をとることである。

1節で取り上げたように、Nicoliniのレギュラーブ

ラックホール時空においてスカラー場を考慮すると、

物質分布はガウシアンとなり原点で正則となるが、ス
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カラー場の分布が原点で発散するものを仮定してい

たため、曲率不変量も発散してしまった。しかし、今

回得られた解は、スカラー場の分布として発散する

ものを仮定しているにもかかわらず、曲率特異点が

生じない解となっている。

図 1: メトリックポテンシャル

図 2: 曲率不変量

7 Conclusion & Future Work

我々は、IDG理論においてmasslessスカラー場を

考慮し、その場合にも曲率特異点が回避されること

を確認した。今回得られた解は、IR領域における振

る舞いが GRと一致し、UV領域においては曲率が

一定値となる時空構造を持つことがわかった。この

ことから、今回得られた解は、JNWW解が示す裸の

特異点に対して、ホライゾンに覆われず特異点のな

い内部構造を持つコンパクトオブジェクトを表して

いると言える。

しかし、弱場近似の下で得られた解であるため、こ

の解が強重力領域を正しく記述しているかどうかに

ついては、非線形な場の方程式を解いて厳密解を得

なければ議論することは出来ない。したがって、こ

の厳密解を得ることが今後の目標の 1つである。

また、Nicoliniのレギュラーブラックホール時空に

おいて、今回得たスカラー場の分布を用いて非線形

方程式の解の構築を試みる。スカラー場がある時空

において、スカラー場のポテンシャルを考慮した上

でブラックホール解を構築できることが知られてい

るので、中心に曲率特異点を持たないブラックホー

ル時空と今回得られたようなホライゾンも曲率特異

点も持たないコンパクトオブジェクト周りの時空の

性質を比較する。
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Gauss-Bonnet作用における
metric形式とmetric-affine形式の非等価性

池田 拓人 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract
metric-affine 形式で重力理論を修正したとき、それが metric 形式と等価になっているかを議論する。

1 Metric-affine Einstein-Hilbert action

作用中の計量と接続のそれぞれを独立変数として
導入する形式を metric-affine形式という。なお、通
常の形式は metric形式という。
以下では、metic-affine形式の Einstein-Hilbert作

用は metric形式と等価であることを見る。
1.1 変分原理
次のような metric-affine形式の作用を考える。

S[g,Γ, ψ] = 1
2κ

∫
gµνRµν(Γ)

√
|g|dDx+ Smatter[g, ψ]

(1.1)

なおここで、リーマンテンソルは

R λ
µνσ (Γ) = ∂µΓ λ

νσ − ∂νΓ λ
µσ + Γ λ

µκ Γ κ
νσ − Γ λ

νκ Γ κ
µσ

で定義されている。以下では表記の簡便化のために、
R λ

µνσ ≡ R λ
µνσ (Γ)などとかくことにする。

作用 (1.1)の右辺第二項は matter成分を表してい
るが、今回の設定では matter 成分は計量と場 ψ に
のみ依存し、接続 (やリーマンテンソル)には依存し
ないものとする。
また、今後の便利のために、次のように定義される

捩率テンソル T ρ
µν と、non-metricityテンソルQµνρ

を導入する。

T ρ
µν ≡ Γ ρ

µν − Γ ρ
νµ

Qµνρ ≡ −∇µgνρ

さて、ここでエネルギー運動量テンソルを

Tµν ≡ 2√
|g|

δS matter

δgµν

で定義して、計量で作用 (1.1)の変分をとると

0 = 2κ√
|g|

δS

δgµν
= R(µν) − 1

2
gµνR + κTµν (1.2)

が得られる。また、接続で作用 (1.1)の変分を取ると

0 ≡δS(g,Γ)

=
∫
dDx

√
|g|

(
δΓ λ

µν

)
×
[
∇λg

µν +
(

1
2
gστ ∇λgστ + T σ

λσ

)
gµν − ∇ρg

ρνδµ
λ

−
(

1
2
gστ ∇ρgστ + T σ

ρσ

)
gρνδµ

λ + gρνT µ
ρλ

]
(1.3)

となる。
これらの計量と接続のオイラーラグランジュ方程
式 (1.2)-(1.3)はD > 2の場合には簡単化できて、次
のようになる。

(1.2) →R(µν)(Γ) = −κ
[
Tµν − 1

D − 2
gµνT

]
(1.3) → ∇λgµν − T σ

νλ gσµ

− 1
D − 1

T σ
σλ gµν − 1

D − 1
T σ

σν gµλ = 0

ここで、前者はアインシュタイン方程式を表して
いて、後者は Palatini equationと呼ばれる代数方程
式を表している。この式の一般解は

Γ ρ
µν = Γ̊ ρ

µν − 1
D − 1

T σ
σµ δρ

ν

で与えられる。なお、Γ̊ ρ
µν は Levi-Civita接続を表

している。
さらにこの式で T σ

λσ = −(D − 1)Aµ とおくと

Γ ρ
µν = Γ̄ ρ

µν ≡ Γ̊ ρ
µν + Aµδ

ρ
ν (1.4)
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と簡明な形で書くことができる。*1

こうして、Palatini equationの一般解を得ること
ができた。なお、この接続を Palatini接続と呼ぶ。
1.2 作用の不変性
これらの Palatini 接続 (1.4) 同士は projective 変

換と呼ばれる次のような変換で結びついている。

Γ σ
µν → Γ̄ σ

µν = Γ σ
µν + kµδ

σ
ν

いま、簡単のために Levi-Civita 接続からの pro-
jective変換を考えると、変換後の接続について

Qλµν = 2Aλgµν (1.5)
T σ

µν = Aµδ
σ
ν − Aνδ

σ
µ (1.6)

という関係式が成り立っている。このとき曲率の変
換性はそれぞれ

R̄ λ
µνρ = R̊ λ

µνρ + Fµνδ
λ
ρ (1.7)

R̄µν = R̊µν + Fµν (1.8)

R̄ = R̊

と書き表せる。なお、ここで、Fµν(A) = ∂µAν −
∂νAµ としたほか、式中で上に丸がついている量は
Levi-Civita 接続についての、バー付きの量は Pala-
tini 接続についてのリーマンテンソルなどを表して
いる。今後もこのような記法をとる。
これらの曲率の変換性を見ると、projective変換の

下で作用 (1.1)が不変なことがわかる。
ただし、(1.5), (1.6)から、リーマンテンソル (1.7)

とリッチテンソル (1.8)は Levi-Civita接続の時には
満たされていた対称性が満たされなくなっているこ
とには注意する。*2

1.3 測地線方程式の不変性
前節と同様に、Levi-Civita接続からの projective

変換を考える。

*1 なお、ここで明らかに Aµ = 0が Levi-Civita接続に対応
していて、この解が Levi-Civita 接続を拡張したような解
になっていることがわかる

*2 ここで、リッチテンソルの対称成分だけを抜き出すと
R(µν)(Γ) = Rµν(g)となり、Levi-Civita接続の場合の結
果と一致する

速度ベクトル vµ、パラメータ β などと書くこと
にし、この変換後の接続についての測地線方程式
vµ∇µv

ρ = 0を書き下すと

dvρ

dβ
+ Γ̄ ρ

µν vµvν = 0

となる。この式は −kµv
µ ≡ f(β) とおいて、Levi-

Civita接続を用いて書き直すと

dvρ

dβ
+ Γ̊ ρ

µν vµvν = f(β)vρ

のようになる。
この表式はアフィンパラメータ以外を使用した際
の測地線方程式に他ならないので、β をアフィンパ
ラメータ αに取り直すことで

duρ

dα
+ Γ̊ ρ

µν uµuν = 0

と Levi-Civita 接続での測地線方程式に帰着させる
ことができる。なお、ここでパラメータを取り直し
た際の速度ベクトルを uµ とした。
1.4 まとめ
こうして、Levi-Civita接続と Palatini接続とを比
較すると、それぞれで書いた作用と測地線方程式は
同じ表式であることがいえた。この意味で、metric
形式とmetric-affine形式とは物理的に等価である。
つまり、metric-affine 形式を修正重力として考え
るなら、metric-affine 形式の Einstein-Hilbert 作用
は、記述する物理を修正できていないことがわかる。

2 Metric-affine Gauss-Bonnet theory

2.1 Metric-affine Lovelock theory
まず、metric-affine 形式では D 次元で k 次の

Lovelock 作用 (Pure Lovelock) は次のように定義
される。

S =
∫

dDx
√

|g|δµ1ν1
α1β1

··· µkνk

··· αkβk
R α1β1

µ1ν1
· · · R αkβk

µkνk

(2.1)

なお、式中の完全反対称クロネッカーのデルタは次
のように定義されている。

δµ1ν1
α1β1

··· µkνk

··· αkβk
= δ[µ1

α1
δν1

β1
· · · δµk

αk
δ

νk]
βk
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ここで、metric-affine形式の Lovelock作用を変分
するときに便利な量

Σµνα
β = 1√

|g|
δS

δR β
µνα

(2.2)

を導入する。これは Lovelock作用 (2.1)においては
次のような表式で与えられる。

Σµν
αβ = gασΣµνσ

β

= kδµνρ2λ2
αβγ2ϵ2

··· ρkλk
··· γkϵk

R γ2ϵ2
ρ2λ2

· · · R γkϵk

ρkλk

さて、この Σµνα
β を用いると、(2.1)は

S = 1
k

∫
dDx

√
|g|R β

µνα Σµνα
β (2.3)

と簡明にかける。このとき、計量と接続に関しての
オイラーラグランジュ方程式はそれぞれ

R λ
µνρ Σµν

σλ + R λ
µνσ Σµν

ρλ

− 1
k
gρσRµναβΣµναβ = 0 (2.4)

∇µΣµνα
β − 1

2
Q λ

µλ Σµνα
β

−T σ
σµ Σµνα

β − 1
2
T ν

µσ Σµσα
β = 0 (2.5)

となっている。
ここで接続を Levi-Civita 成分とそれ以外のテン

ソル成分とに分けて

Γ ρ
µν = Γ̊ ρ

µν +K ρ
µν

とかくことにし、Levi-Civita接続における共変微分
∇̊µ を用いると (2.5)は次のように簡単化できる。

∇̊µΣµνα
β +K α

µρ Σµνρ
β −K ρ

µβ Σµνα
ρ = 0 (2.6)

さらに、これらの式から、接続の運動方程式 (2.6)
の必要条件式

(Kµρα +Kµαρ) Σµνρ
β + (Kµρβ +Kµβρ) Σµνρ

α = 0
(2.7)

が得られる。

2.2 Levi-Civita connection
Levi-Civita接続では K̊ ρ

µν = 0が恒等的に成り立
つから、接続の方程式 (2.6)に Levi-Civita接続を代
入すると次のようになる。

0 =∇̊µΣ̊µνα
β

=k(k − 1)δµνρ2λ2
αβγ2ϵ2

··· ρkλk
··· γkϵk

× ∇̊µR̊ γ2ϵ2
ρ2λ2

R̊ γ3ϵ3
ρ3λ3

· · · R̊ γkϵk

ρkλk

これは、Levi-Civita接続におけるリーマンテンソ
ルの第二ビアンキ恒等式 ∇̊[µR̊ σ

νρ]λ = 0から、自動
的に成立している。
一方、計量の方程式 (2.4)は

R̊ λ
µνρ Σ̊µν

σλ + R̊ λ
µνσ Σ̊µν

ρλ

− 1
k
gρσR̊µναβΣ̊µναβ = 0

と書き改められるが、これは metric形式における重
力場の方程式に他ならない。
こうして、metric-affine Lovelock theoryは Levi-

Civita接続を解として含むことがわかった。
2.3 Projective symmetry
次に、一般の Lovelock Σテンソル (2.2)に対して、

projective変換に対する変換性を考えると

Σµν
αβ →

Σ̄µν
αβ =kδµνρ2λ2

αβγ2ϵ2
··· ρkλk
··· γkϵk

×
[
R γ2ϵ2

ρ2λ2
+ Fρ2λ2g

γ2ϵ2
]

× · · ·

×
[
R γkϵk

ρkλk
+ Fρkλk

gγkϵk

]
=Σµν

αβ

のように不変となる。
また、これと (1.7)とから、同様の計算により

R̄ αβ
µν Σ̄µν

αβ =
[
R αβ

µν + Fµν(A)gαβ
]

Σµν
αβ

= R αβ
µν Σµν

αβ

が得られる。つまり、projective 変換のもとで作用
(2.3)は不変だから、元々の表式 (2.1)も不変となる。

Einstein-Hilbert 作用の時と同様に、これらの
(projective 変換でつながる) 接続の解は、物理的に
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等価であることが言えるから、Lovelock theoryの運
動方程式を満たすような接続のなす空間は、等価な
接続のセットのクラス [Γ] で構成されていることが
わかる。*3ここで、異なるクラスに属する接続は、一
般に違った物理を記述する。
2.4 Metric-affine Gauss-Bonnet theory
以下では、Lovelock theory において、Einstein-

Hilbertの次の次数である k = 2の時に、非自明な解
([̊Γ]以外のクラスに属する解)を探す。
D 次元で k = 2 の Lovelock theory は Gauss-

Bonnet theory と呼ばれ、そのラグランジアン密度
は次で与えられる。*4

L(D)
GB (g,Γ) =

√
|g|δµνρλ

αβγϵR αβ
µν (Γ)R γϵ

ρλ (Γ)

このとき、Σテンソル (2.2)は次のように表される。

Σµν
αβ = 2δµνρλ

αβγϵR γϵ
ρλ (Γ)

次に、Weyl 接続と呼ばれる接続を考える。この
Weyl接続は任意のベクトル場 Aµ, Bµ, Cµ を用いて

Γ̃ ρ
µν = Γ̊ ρ

µν +Aµδ
ρ
ν +Bνδ

ρ
µ − Cρgµν (2.8)

のように表されている。
この Weyl 接続で書いたリーマンテンソルは次の

ようになっている。

R̃ λ
µνρ =R̊ λ

µνρ + Fµν(A)δλ
ρ

+
[
∇̊µBρ −BµBρ

]
δλ

ν −
[
∇̊νBρ −BνBρ

]
δλ

µ

−
[
∇̊µC

λ − CµC
λ
]
gνρ +

[
∇̊νC

λ − CνC
λ
]
gµρ

−BσC
σ
[
δλ

µgνρ − δλ
ν gµρ

]
*3 つまり、同じクラスに属する接続は projective変換で結ば
れている

*4 なお、metric形式でするように、このラグランジアン密度
を曲率テンソルを用いて書き下すと

L =
1
3!
√

|g|
[
R2 − R(1)

µν R(1)νµ + 2R(1)
µν R(2)νµ

−R(2)
µν R(2)νµ + RµνρλRρλµν

]
となる。ここで、R(1)

µν = R λ
µλν はリッチテンソルを、

R(2)
µν = gρλRµρλν はコリッチテンソルを、R = gµνR(1)

µν

はリッチスカラーを表している。ただし、以下では Σテン
ソルによる解析をするので、この表式は使わない

さて、ここでWeyl接続 (2.8)を接続方程式の必要
条件式 (2.7)に代入すると

0 ≡
(
K̃µρα + K̃µαρ

)
Σ̃µνρ

β +
(
K̃µρβ + K̃µβρ

)
Σ̃µνρ

α

= 2 (Bρ − Cρ) Σ̃(α
νρ

β) − 2
(
B(α − C(α

)
Σ̃µν

β)µ

を得る。これは Bµ = Cµ の時にのみ満たされる。
この事実から、接続の運動方程式を満たすために
は少なくともBµ = Cµでなくてはならないことがわ
かる。さらに projective symmetry から Aµ は好き
に選んでも物理的に等価であることがわかっている
ので、簡単のために Aµ = Bµ を満たすように選び、
(2.8)を以下のように書き換える。このようにしても
Weyl接続のうち、解として存在するクラスは全く失
われていない。

Γ̃ ρ
µν = Γ̊ ρ

µν +Bµδ
ρ
ν +Bνδ

ρ
µ −Bρgµν (2.9)

このように書き換えたWeyl接続 (2.9)を接続方程
式 (2.6)に代入すれば、煩雑な計算により、D = 4で
任意のベクトル場 Bµ に対して等号が成り立つこと
がいえる。
さて、metric-affine 形式の Gauss-Bonnet theory
は Weyl 接続 (2.9) という、Levi-Civita 接続とは
物理的に異なるクラスに属する接続を解に持って
いることがわかった。これは、metric-affine 形式の
Lovelock theory は一般には metric形式と等価では
ないことを意味する。
つまり、metric-affine形式は、Lovelock theoryを
さらに修正できる重力理論として期待ができる。
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水面波メタマテリアルの実装とその宇宙論的応用について

楠見　蛍 (東京学芸大学大学院 教育学研究科)

Abstract

膨張している現在の宇宙から過去へさかのぼると、宇宙は曲率が発散する特異点から始まったことになる。

その特異点を回避するために、Hawking らは「虚時間」という数学的概念を導入した (Hartle et al. 1983)。

虚時間から実時間に変化するとき、時空構造は (4+0) 次元 Euclidean 空間から (3+1) 次元 Minkowski 時

空へと変化する。2010年、Smolyaninovは比誘電率を正から負に変化させることが可能なメタマテリアル

という人工媒体を用いて、その時間符号変化をモデル化できると考えた (Smolyaninov 2010)。その結果、虚

時間から実時間に切り替わった瞬間、エントロピーが増大することが示唆された。メタマテリアルとは、自

然界の性質にはない振る舞いを示す人工媒体である。はじめは負の屈折率を示すものとして実装された。そ

こから比誘電率や比透磁率を空間的に自在に設計できるものとして研究され、時間符号変化のモデル化に用

いられた。そこで我々は、この時間符号変化の水面波によるモデル実験の実装を目指した。水面波に対して

負の屈折率を示すメタマテリアルは、2018年飯田によって理論的および数値的に示されている (Iida 2018)。

本研究ではそれを実装し、負の屈折率の現象を観察した。本発表では、その実験結果の報告と、時間符号変

化をはじめとする水面波メタマテリアルの宇宙論への応用の可能性について議論する。

1 はじめに

メタマテリアルとは自然界の物質にはない振る舞

いを示す人工媒体の総称である。1999年、Pendryら

は小さな金属の構造体を配列することで、比誘電率

と比透磁率を操作し、有効的に負の屈折率を実現す

るメタマテリアルの存在を理論的に示した (Pendry

1999)。これを皮切りに現在盛んに研究されているが、

その中でも宇宙論的応用の可能性が注目されている。

　膨張している現在の宇宙から過去へさかのぼると、

宇宙は密度と曲率が発散する特異点から始まったこ

とになる。その特異点を回避するために、Hawking

らは「虚時間」という数学的概念を導入した (Hartle

et al. 1983)。虚時間から実時間に変化するとき、時

空構造は (4+0) 次元 Euclidean 空間から (3+1) 次

元 Minkowski 時空へと変化するが、そこでどのよう

な現象が起きるかは明らかにはなっていない。

　 2010 年、Smolyaninov らは比誘電率を正から負

に変化させることが可能なメタマテリアルを用い

て、(3+0) 次元 Euclidean 空間から (2+1) 次元

Minkowski 時空への低次元での時間符号変化をモデ

ル化できると考えた (Smolyaninov 2010)。その結果、

虚時間から実時間に切り替わった瞬間、エントロピー

が増大することが示唆された。しかし、この研究は

まだ理論的な予想に留まっているため、実際にこの

モデルの実験からどのような現象が観察されるのか

確かめる必要がある。

　そこで我々は、この時間符号変化の水面波による

モデル実験の実装を目指した。先行研究では光によ

る実験を想定していたが、水の波で実験を行うこと

は比較的容易に可視化できるという利点がある。水

面波に対して負の屈折率を示すメタマテリアルは、

2018年飯田によって理論的および数値的に示されて

いる (Iida 2018)。しかし、実装には至っていなかっ

た。そこで、本研究ではそれを実装し、その結果、負

の屈折率を示す水面波の振る舞いを観測することが

できた。本発表では、その実験結果の報告と、時間

符号変化をはじめとする水面波メタマテリアルの宇

宙論への応用の可能性について議論する。

　本稿では、まず時間符号変化をメタマテリアルで

どのようにモデル化するかを述べたあと、負の屈折

率を示すメタマテリアルの理論を示し、実験の内容

について記述する。
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2 時間符号変化

Hartle と Hawking は、宇宙のはじまりの曲率特

異点を回避するために、数学的手法として虚時間を

導入し、宇宙は実時間では有限な大きさから始まっ

たと仮定した。これは、Minkowski 時空の実時間を

虚時間に置き換え (τ = it)、Euclidean 空間を考え

ることに相当する。これを時間符号変化とよぶ。そ

の結果、時空構造を表す計量はそれぞれ以下のよう

になる。

ds2 = −dt2 + dx2 + dy2 + dz2,　 (1)

ds2 = dτ2 + dx2 + dy2 + dz2. (2)

つまり Hawking らのアイディアでは、宇宙初期

に、(+,+,+,+) の (4+0)次元 Euclidean 空間から

(+,+,+,−)の (3+1)次元Minkowski 時空へ切り替

わったことで宇宙が生まれたことになる。この時間

符号変化をメタマテリアルでモデル化する。

3 時間符号変化のモデル化

そもそもメタマテリアルは光に対して負の屈折率

を示す人工媒体として発明された。自然界の物質は正

の屈折率しか持たない。それは、光の屈折率の定義は

比透磁率µrと比誘電率 ϵrの積の根号で表されると考

えられていたためである。しかし、1968年Veselago

は比透磁率と比誘電率の各々の根号の積であると捉

えなおせば、負の屈折率を示す媒体が存在する可能

性があると考えた。つまり、屈折率 nを

n =
√
ϵrµr =

√
ϵr
√
µr, (3)

とすると、比透磁率と比誘電率が各々負であるとき、

純虚数同士の積になり負の値をとる。そして、1990

年代後半に Pendryらは金属のリングを配列するこ

とで負の屈折率を示すような人工媒体を理論的に示

し (Pendry 1999)、2000年には Shelbyらが実際に実

装し (Shelby 2000)、そのような人工媒体はメタマテ

リアル（「メタ」は「超越」という意味を持つ）と名

付けられた。それを皮切りに、メタマテリアルの研

究は急速に発展していき、負の屈折率を示すものだ

けでなく、比誘電率や比透磁率を空間的に自在に設

計することができるようになった。

　先行研究で考えられたメタマテリアルは、石英を

ベースとし、その中に間隔 a(= 10−8m) でガリウム

製の薄い層を重ねた人工媒体である。本稿ではこの

メタマテリアルを “Variable hyperbolic metamate-

rial(VHM)”と呼ぶことにする。通過する光の波長よ

りも十分小さい構成単位の構造体を VHMが持って

いる場合、その構造体の集合は一つの媒質とみなせ

る。これを有効媒質理論といい、その中のMaxwell-

Garnet近似を用いると、有効的な比誘電率は以下の

ようになる。

ϵ1(= ϵx = ϵy) = nϵm + (1− n)ϵd, (4)

ϵ2(= ϵz) =
ϵmϵd

(1− n)ϵm + nϵd
. (5)

ここで nはガリウムの体積充填率、ϵm はガリウムの

誘電率、ϵd は石英の誘電率である。式 (4) から、ガ

リウムの固体から液体への相転移によって、ϵ1 のみ

が正から負の値に変わる。この誘電率の符号変化は、

VHM中の波動方程式に影響を及ぼし、その波動方

程式を介して時間符号変化へと対応づけられる。

　VHM中の z方向の電場 (ϕω,k)は以下で表される。

ω2

c2
ϕω,k =

k2z
ϵ1

ϕω,k +
k2x + k2y

ϵ2
ϕω,k(ϵ1 > 0), (6)

ω2

c2
ϕω,k = − k2z

|ϵ1|
ϕω,k +

k2x + k2y
ϵ2

ϕω,k(ϵ1 < 0). (7)

これらの方程式は、波数空間での (3+1)次元と (4+0)

次元の Klein-Gorden 方程式に対応する。Smolyani-

nov らは、VHM を用いると (3+0) 次元空間から

(2+1)次元時空の低次元時間符号変化のモデル化が

できると解釈した。これは、実験室系に流れる時間

自体は人為的に操作をすることが不可能なためであ

る。

　このモデル化によって、時間符号変化の際にはエ

ントロピーが増大することが示唆される。これは、メ

タマテリアルでモデル化した誘電率の符号の変化に

よって、分散関係が変化し、状態密度が増えること

から考えられた。確かに、式 (6) から ϵ1 > 0 の時は

波数分散関係が楕円型であり、式 (7) から ϵ1 < 0の

時は一葉双曲線型であり (図 1)、誘電率の符号変化

によってVHMがもち得る状態密度は増大する（KM

はカットオフ周波数）。したがって、メタマテリアル
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図 1: Dispersion relation of VHM

のモデル化により、虚時間から実時間に切り替わっ

たときにエントロピーが増大することが示唆された。

4 水面波メタマテリアル

メタマテリアルのモデル化によって時間符号変化

に関して新たな知見は得られたが、実際に実験をし

てみなければエントロピーが増大する、というのが

どのような現象を引き起こすのかは分からない。し

かし、光の実験は波の様子を観察するのが困難であ

る。そこで、我々は水の波のメタマテリアルに注目

した。モデル化するにあたって、初めからこの時間

符号変化を水の波でモデル化するのではなく、電磁

メタマテリアルのときと同様に段階を踏んで、まず

は負の屈折率を示すような水面波メタマテリアルの

実装を目指した。負の屈折率を示す水面波のメタマ

テリアルは、2018年飯田によって理論的・数値的に

示されている (Iida 2018)。

　すでに負の屈折率を実装していた「伝送線路メタ

マテリアル」のアナロジーによって、水面波メタマ

テリアルは構築される。伝送線路は、電力信号を伝

送するための配線（同軸ケーブルなど）であり、伝

送線路理論とは電気回路理論に距離や時間の概念を

入れた理論のことである。通常の電気回路理論では，

回路がごく短いので電圧や電流を定数として扱うが、

伝送線路理論では回路に流れる電流や電圧の周波数

や、波長に対する回路の長さを考慮することで、そ

れらの波的性質が現れるようになる。伝送線路内の

電圧 V と電流 I の関係を表す式は電信方程式とよば

れ、これは変形すると波動方程式になる。水路内を

流れる水の波では、水圧 P と全流量 U の波動方程

式が立てられる。これらを比較すると、互いのパラ

メータの関係が類推される (図 2)。ここで、d(= 1
2λ)

は水面波が影響を受ける有効的な深さを表す。また、

gは重力加速度、ρは水の密度、bは水路の幅であり、

j は虚数単位を表す。これらの関係から、屈折率 nw

図 2: Correspondence between transimission line

metamaterial and small water channnel

を計算すると、以下のようになる。

nw =
2

lω

√
tan

kl

2

√
sinkl. (8)

よって、nwは、klがπ+2mπ < kl < 2π+2mπ (m =

0, 1, 2 · · · )を満たすときに負になることが示された。

5 水面波メタマテリアルの実験

前節の理論により水面波メタマテリアルのパラメー

タを決定し (図 3)、3Dプリンターでメタマテリアル

を作製した (図 4)。

図 3: Set up of the parameter of small water

channnel metamaterial

これを水槽の中に配置し、水面波メタマテリアル

内の波を観察した。実験装置は図 3に示す。負の屈折
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図 4: Small water channnel metamaterial

図 5: Experiment instrument

率が実現できていれば、位相速度が入射波の方向と

は逆の向きに進む様子が観察されるはずである。波

の観察をするために水槽の下にライトを設置し、水

槽の上面のスクリーンに波が投影されるようにした。

6 実験結果と考察

実験の結果、特定の周波数 (4.4Hz)で特徴的な波

の様子を観察することができた。しかし、波源装置

図 6: Experiment instrument

の限界により波の減衰が激しく、水槽の横からの振

動の影響により、観測が不明瞭のときもあった。ま

た、メタマテリアル自身が、軽さゆえに共振してし

まうため、メタマテリアルの振動を防ぐ必要もある。

したがって、より精密な実験が必要であることが分

かった。

　そこで、2019年 7月中旬に大阪大学で精密に実験

を行った。波源装置の周期が機械で制御されており、

水槽も横からの振動を受けないようにした。また、メ

タマテリアルはアルミ製にし、水の波があたっても

振動しないようにした。詳細は省くが実験の結果、同

様に理論的に考えられる特定の周期で、位相が反対

向きに移動する様子が見られた。

　しかし、これを時間符号変化のモデル化に用いる

には、いくつかの困難があると考える。一つ目は、ガ

リウムの相転移に対応するような屈折率が正から負

に変化するような動的な変化をつけるのが難しいこ

と、二つ目は、VHMに関しては三次元空間のうち

xy方向の誘電率を変化させていたが、このメタマテ

リアルでは 1次元の効果しか考えられないことが挙

げられる。これは、水路の特性によるものであり、2

次元空間中 (もしくは 3次元空間中)1次元方向のみ

を負に変更することは困難である。よって、このメ

タマテリアルではないモデル化を考える必要がある。

7 結論と今後の展望

水の波での時間符号変化のモデルを作るために、第

一段階として負の屈折率を示すような水の波のメタ

マテリアルの実装を試みた。簡易的な実験でも、よ

り精密な実験でも負の屈折率の実現による水の波の

振る舞いが観察できた。しかし、時間符号変化のモ

デル化のための応用が難しいことがわかった。時間

符号変化のモデルを作製するためには、均質化法を

用いた負の屈折率の実現が適切であると考え、今後

はその理論構築・シュミレーション・実装を目指す。
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Hawking-like radiation

神原 亮介 (大阪市立大学大学院 理学研究科)

Abstract

一般相対性理論によれば光でさえもその内側から外部に出ることができないブラックホールという存在を

予言する。その定義から、ブラックホールに粒子が吸収されることはあっても、そこから粒子が古典的に放

出されることはない。しかし、曲がった時空上で場の量子論を考えると、無限遠の過去と未来における真空

の定義が一般には異なるため、粒子生成が起きることが知られている。この考えに基づき、ブラックホール

からの熱的放射が存在することが 1974年に Hawkingによって見出され、のちに Hawking輻射と呼ばれて

いる。通常、蒸発しない事象の地平面の存在およびバックリアクションがないことを仮定することによって

Hawking輻射は見出される。しかし、蒸発しないブラックホールは、実際の天文学的なブラックホールの形

成や進化を反映していない。したがって、今までの仮定を緩めることを考える。そうすると、事象の地平面

がまだ形成されていないブラックホールでも輻射が起こることがわかる。

今回のレビューでは、無限遠の過去と未来における nullのアフィンパラメーターの間の関係が指数関数的で、

適切な断熱条件が満たされている限り、Hawking輻射に相当する粒子生成が起きることを検証し、時間依存

する Bogoliubov係数を計算する方法を文献 1に基づいて考える。

1 Introduction

Hawkingは、ある時点で形成されたのち永遠に存

在し続ける事象の地平面およびブラックホールから

のバックリアクションがないことを仮定することに

よって、ブラックホールから熱的輻射 (Hawking輻

射)を見出した。ただ、このようなブラックホールは

実際の天文学的なブラックホールの形成や進化を反

映していない。しかし、1987年に Hajicekは見かけ

の地平面でも Hawking輻射が起こることを示した。

その後、見かけの地平面や trapping horizonなしで

も良いことが示されている。今回紹介する論文では、

過去および未来光的無限遠におけるアフィンパラメー

ターの指数関数的な関係に注目して、これらの結果

をより一般化することを考える。

無限遠の過去 (I−)と未来 (I+)における nullのア

フィンパラメーターの間の関係が指数関数的で、適

切な断熱条件が満たされている限り、Hawking輻射

に相当する粒子生成が起きることを検証し、時間依

存する Bogoliubov係数を計算する。

2 状況設定

漸近過去でミンコフスキーの構造を持つような漸

近的に平坦で球対称な時空を考える。この時空上に、

I−、I+ においてそれぞれアフィンパラメーターと

なるような null座標 {U, u}を張る。これらのアフィ
ンパラメーターは r = 0を通る null曲線を用いて、

以下のような関係で結ばれているものとする。

U = p(u), u = p−1(U) (1)

これらを用いて以下の量を定義する。

κ(u) = −d2U/du2

dU/du
= − p̈(u)

ṗ(u)
(2)

この時、天体を通過する null曲線 (入ってくるもの

は u∗、出ていくものは U∗ でラベル付けされている

とする) を選ぶと、任意のU = p(u)を対応する κ(u)

の関数として、

U = U∗ + C∗

∫ u

u∗
exp

[
−
∫ ū

u∗

κ(ũ)dũ

]
dū (3)

と表すことができる。ここで、C∗ は適当な定数。

ここで、κ(u)を

κ(u) = κ (u∗) + δκ(u) = κ∗ + δκ(u) (4)
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と展開しておくと、∫ u

u∗
exp

[
−
∫ ū

u∗

κ(ũ)dũ

]
dū

=

∫ u

u∗
exp [−κ∗ (ū− u∗)] exp

[
−
∫ ū

u∗

δκ(ũ)dũ

]
dū

(5)

と書くことができる。ここでは、右辺の２つ目の指

数関数がほぼ１になるような状況をについて考えて

いく。

3 指数関数近似

式 (5)の右辺の２つ目の指数関数がほぼ１になる

ような状況、すなわち∣∣∣ ∫ u

u∗

δκ(ũ)dũ
∣∣∣ ≤ ϵ2 ≪ 1 (6)

という状況を仮定する。この仮定の下で、式 (5)は∫ u

u∗
exp

[
−
∫ ū

u∗

κ(ũ)dũ

]
dū

=

{
1− exp [−κ∗ (u− u∗)]

κ∗

}
+O

(
ϵ2
)

(7)

となり、κ(u)を κ∗ に置き換えることができた。た

だし、条件 (6)は、時間間隔 (u− u∗)が十分短くな

ければ成り立たないことに注意する必要がある。す

なわち、条件 (6)の下で、u∗に十分近い uに対して

κ(u)を κ∗ に置き換えることができる。

これを用いると、式 (3)は

U = p(u) ≈ U∗ + C∗

∫ u

u∗
exp [−κ∗ (ū− u∗)] dū

=

{
U∗ +

C∗

κ∗

}
−

{
C∗

κ∗
eκ∗u∗

}
exp (−κ∗u)

≡ U∗
H −A∗ exp (−κ∗u) (8)

この近似を指数関数近似と呼ぶことにする。ここで、

U∗
HはUと uの関係が指数関数的である限り、地平面

が形成され得る場所の最も良い推定値となっている。

4 指数関数近似の妥当性

指数関数近似の条件式 (6)は積分区間 (u− u∗)が

十分小さければ常に成り立つ。ここでは、(u − u∗)

がどれだけ小さければ近似を行うのに妥当となるの

かについて考える。

考えている領域で κ(u)はゆっくり変化していると

仮定する。関数 κ(u)を用いて、Dを以下のように定

義する。

D ≡ sup
n>0

[
1

(n+ 1)!

|κ(n)
∗ |

κn+1
∗

]1/(n+1)

, D < +∞ (9)

この時、テイラー展開、無限等比級数の和の公式等

を用いると

∣∣∣ ∫ u

u∗

δκ(ũ)dũ
∣∣∣ ≤ +∞∑

n=1

Dn+1κn+1
∗ |u− u∗|n+1

=
x2

1− x
(10)

ここで x ≡ Dκ∗|u− u∗|とした。今、

x2

1− x
≤ ϵ2 (11)

であれば、条件 6を満たすはずである。ϵ ≪ 1とい

うことを考慮すると、簡単のためにより厳しい条件

x2 ≤ ϵ2

2
(12)

である限り、条件 6は満たされ続けることが確かに

保証される。したがって、指数関数近似の条件 6の

妥当な範囲は少なくとも

|u− u∗| ≤
ϵ√

2Dκ∗
≪ 1√

2Dκ∗
(13)

となることがわかる。

最も簡単な場合、すなわちDにおいて n = 1のみ

が効いてくる場合

2D2 =
|κ̇∗|
κ2
∗

(14)

を考えると、指数関数近似は少なくとも以下の間隔

において保たれる。

|κ̇∗| (u− u∗)
2 ≤ ϵ2 ≪ 1 (15)

以下、この状況を仮定する。もう少し整理すると、

シュバルツシルト半径を光が通り抜ける時間スケー

ルは蒸発の時間スケールよりも十分長くあってほし
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い、すなわち κ∗|u − u∗| ≫ 1であってほしいので、

指数関数近似の妥当性に対する条件は

κ̇∗

κ2
∗
≪ ϵ2

∴ κ̇∗

κ2
∗
≪ 1 (16)

となる。この意味で指数関数近似の妥当性は断熱条

件を意味する。

5 Bogoliubov係数の計算

Bogoliubov係数の計算に入る前に、Bogoliubov係

数について復習しておこう。曲がった時空上で場の

量子論を考える。masslessスカラー場の方程式は以

下である。

□xφ(x) = 0 (17)

この方程式のモード解を ui(x)とすると

ϕ(x) =
∑
i

[
aiui(x) + a†iu

∗
i (x)

]
(18)

この時、真空は以下のように定義できる。

ai |0⟩ = 0 (19)

一方、別の完全直交系のモード解 ūj(x)で展開すると

ϕ(x) =
∑
j

[
āj ūj(x) + ā†j ū

∗
j (x)

]
(20)

この時、真空は以下のように定義できる。

āj |0⟩ = 0 (21)

これらのモード解は完全系なので、一方の解は適当

な係数を用いて他方の解で表せる。

ūj =
∑
i

(αjiui + βjiu
∗
i )

ui =
∑
j

(
α∗
jiūj − βjiū

∗
j

) (22)

この変換はBogoliubov変換として知られている。こ

れより、直交条件等を用いて計算すると

ai =
∑
j

(
αjiāj + β∗

jiā
†
j

)
(23)

この時、バーなしの消滅演算子をバー付きの真空に

当てると

ai |0̄⟩ =
∑
j

β∗
ji |1̄j⟩ ̸= 0 (24)

となり、一般的には真空にならないことがわかる。こ

のように粒子の”生成”にはBogoliubov係数 βjiが重

要であることがわかる。

さて、実際のBogoliubov係数の計算に戻ろう。I−

、I+上で適切な規格化をされたmasslessスカラー場

に対する漸近モード解はそれぞれ以下のようになる。

ϕU (ω; t, x⃗) =
Yℓm√
4πωr

exp(−iωU) (25)

ϕu(ω; t, x⃗) =
Yℓm√
4πωr

exp(−iωu) (26)

Bogoliubov係数はスカラー積を用いて、

β (ω, ω′) = −
(
ϕu(ω; t, x⃗), ϕU (ω′; t, x⃗)

∗)
(27)

と書ける。ここで、スカラー積は

(f, g) = −i

∫
d3x{f∂tg∗ − g∗∂tf} (28)

である。これを用いて β(ω, ω′)を計算していくと

β (ω, ω′) =
1

2π

√
ω

ω′

×
∫ +∞

−∞
du {exp[−iωu] exp [−iω′p(u)]} (29)

となる。ここで、被積分関数を指数関数近似を用い

て展開すると、最終的に

β (u∗;ω, ω
′) ≈ 1

2π

√
ω

ω′ exp [−iω′U∗
H ]

×
∫ +∞

−∞
du exp [−iωu+ iω′A∗ exp {−κ∗u}] (30)

が得られる。

6 ガンマ関数による Bogoliubov

係数の評価

指数関数近似を用いて β(u∗;ω, ω
′) の近似式が式

(30)で得られたが、ここからさらに β(u∗;ω, ω
′)を計
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算していきたい。z = exp(−κ∗u)とおき、それから

実軸上の積分を虚軸上の積分に置き換えると

β (u∗;ω, ω
′) ≈ 1

2π

√
ω

ω′
1

κ∗
(−iω′A∗)

−iω/κ∗

×
∫ +∞

0

dz̄z̄iω/κ∗−1 exp(−z̄) (31)

ここで現れた積分はガンマ関数を用いて書き直すこ

とができる。

β (u∗;ω, ω
′) ≈ 1

2π

√
ω

ω′
1

κ∗

× (−iω′A∗)
−iω/κ∗

Γ(iω/κ∗) (32)

したがって、ガンマ関数の性質

|Γ(ix)|2 =
π

x sinh(πx)
(33)

を用いると、|β(u∗;ω, ω
′)|2 は最終的に

|β (u∗;ω, ω
′) |2 ≈ 1

2πκ∗ω′
1

exp (2πω/κ∗)− 1
(34)

これは

kBTH(u∗) =
κ(u∗)

2π
=

κ∗

2π
(35)

を持った Planckスペクトルである。

7 Conclusion

I−から出発し、I+に到達する null曲線を考える。

I−上でU、I+上でuのアフィンパラメーターの間に

U = p(u), u = p−1(U) (36)

という関係があるとする。κ(u)を

κ(u) = −d2U/du2

dU/du
= − p̈(u)

ṗ(u)
(37)

と定義すると、一般性を失わず

U = U∗ + C∗

∫ u

u∗
exp

[
−
∫ ū

u∗

κ(ũ)dũ

]
dū (38)

と書ける。κ(u)が断熱条件

|κ̇ (u∗)| ≪ κ (u∗)
2

(39)

を満たすと仮定すると、時間に依存するHawking温度

kBTH (u∗) =
ℏκ (u∗)

2π
(40)

を持った Hawking放射に相当する Planckスペクト

ルが存在することを保証するのに十分であることが

わかった。
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ブラックホールの無毛定理、地平面の安定性、および熱力学

松本 怜 (近畿大学大学院 総合理工学研究科)

Abstract

No-hair定理により一般相対論におけるブラックホールは、理論上は質量、角運動量、電荷以外の物理量を

持ち得ないことが証明されている。しかし今後、現実宇宙のブラックホール観測を通して一般相対論が精密

に検証されることを鑑みると、様々な重力理論における No-hair定理を吟味しておくことが望まれる。例え

ば、重力を含む最も先進的な理論である弦理論では、単純な形式の No-hair定理はもはや成り立たないこと

が分かっている。実際、低エネルギー弦理論での静的球対称荷電ブラックホールを表す解は質量、電荷に加

えて、ディラトンの漸近値もその特徴付けに必要となる。一般相対論での非荷電静的ブラックホールを表す

Schwarzschild解は、質量がプランク質量に比べて大きければ、その時空は特異点近傍を除いて弦理論の良

い近似である。それは弦理論の古典的な運動方程式が、（Einstein方程式）＋（プランクスケールの補正項）

の形になっているからである。曲率がプランクスケールに比べて小さければ、全ての一般相対論での真空解

は弦理論の近似解として妥当である。曲率が大きい特異点近くでは弦理論の解は Einstein方程式では近似で

きないが、巨大ブラックホールに関しては地平面とその外側では曲率が小さいので、その領域では近似解と

することができる。本発表では、弦理論におけるブラックホールについて、D. Garfinkle, G. T. Horowitz,

A. Stromingerらの論文（1991）を紹介する。特に弦理論の有効理論においては、ディラトンの存在がブラッ

クホールの特徴を大きく変える事を見る。さらに内部地平面の安定性とブラックホールの熱力学についても

議論する。

1 Introduction

星が重力崩壊を起こして生まれるブラックホール

は、宇宙に存在する天体の中でも特に単純な物体で

あるといえる。元の星は非常に多くの情報を持ってい

るにもかかわらず、そのほとんどは形成されたブラッ

クホールには残らない。一般相対論における定常・軸

対称で高々電磁場を含むブラックホールは、「質量、

電荷、角運動量」の 3つの物理量のみで完全に特徴づ

けられることが証明されている。これを無毛定理とい

う。故にそのようなブラックホールはKerr-Newman

解に限られる。これは、ブラックホール背景時空上

の試験場としてスカラー場、ベクトル場を考えた場

合も同様に成り立つ (J. D. Bekenstein 1972)。

マクロな系の物理を数個の物理量で記述すること

ができるという点で、ブラックホールは熱力学との

類似性を持っているであろうことも想像できる。し

かし他の重力理論、特に弦理論を考えると一般に無

毛定理は成り立たず、スカラー場を持つブラックホー

ルが存在することが知られている。そのようなスカ

ラー場はブラックホールの内部地平面の安定性や熱

力学的性質大きく変え得る。本発表では、弦理論に

おけるブラックホールについて、D. Garfinkle, G. T.

Horowitz, A. Stromingerらの論文（1991）を紹介す

る。特に弦理論の有効理論においては、ディラトン

の存在がブラックホールの特徴を大きく変える事を

見る。さらに内部地平面の安定性とブラックホール

の熱力学についても議論する。

2 スカラー場、ベクトル場を持つ

一般相対論的ブラックホール

無毛定理は真空もしくは高々電磁場を含むような

時空においては正しい。ではそれ以外の場がある場

合にはどうだろうか。スカラー場、ベクトル場につ

いては、正則な地平面を持つ定常ブラックホールに

対しては無毛定理が成り立つことが示された (J. D.

Bekenstein 1972)。
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3 弦理論的荷電ブラックホール

一般相対論的ブラックホールについては無毛定理

が成り立つことを見たが、今後一般相対論が精密に

検証されることを考えると、様々な重力理論におけ

るブラックホールを吟味しておく必要がある。ここ

では最も先進的な重力理論である弦理論を考える。

一般相対論での非荷電静的ブラックホールを表す

Schwarzschild解については、弦理論の古典的な運動

方程式が、（Einstein方程式）＋（プランクスケール

の補正項）の形になっているため、質量がプランク

質量に比べて大きければ特異点近傍を除いて弦理論

の良い近似となっている。しかし弦理論では、電磁

場がある場合はそれに結合するスカラー場（ディラ

トン）が存在するため、一般相対論のブラックホール

とは異なる様々なブラックホールが存在し得る。弦

理論の低エネルギー有効理論として、ディラトンと

電磁場が結合した作用

S =

∫
d4x

√
−g

[
−R+ (∇ϕ)2 + e−2ϕF 2

]
を考える。このようなブラックホールの解は導かれ

ていて (D. Garfinkel et al. 1991)、そのブラックホー

ルはディラトンを持つ。つまり、そのようなブラッ

クホールは質量、電荷、角運動量、の他に “スカラー

場”によっても特徴づけられる。弦理論的荷電ブラッ

クホールを考えると無毛定理は成り立たなくなるこ

とが分かる。

4 内部地平面の安定性

荷電ブラックホールは一般に 2つの地平面（外部地

平面、内部地平面）を持つが、弦理論のディラトンブラ

ックホールでは内部地平面が特異点になる。一般相対

論的荷電ブラックホールである Reissner-Nordström

ブラックホールでは内部地平面は正則であったこと

を思い出すと、ディラトンの存在によって内部地平

面が不安定になったと解釈できる。

内部の Cauchy 地平面が特異点となることで、

Cauchy 地平面があってはならないという「強い宇

宙検閲官仮説」が成り立ち、裸の特異点は事象の地

平面に隠されるという「弱い宇宙検閲官仮説」が成

り立つだけでなく、その内部にも存在しなくなる。こ

れにより物理学がブラックホール内部も含めた時空

全体で予言能力を持つことができるので都合が良い

結果である。

5 ブラックホールの熱力学

ブラックホールがたった数個の物理量で特徴づけ

られるという無毛定理の主張は、平衡熱力学系の性

質とよく似ている。荷電ブラックホールにおけるブ

ラックホール熱力学の第一法則は

dM =
κ

8π
dA+ΦdQ

と書けて、熱力学第一法則との類似性を持つ。実際、

ブラックホールはあるHawking温度 TH = κ
2π をもっ

て熱放射（Hawking放射）をすることが知られている

(S. W. Hawking 1975)。ブラックホールは Hawking

放射よってその質量を減少させる。

Reissner-NordströmブラックホールのHawking温

度は

TH =

√
M2 −Q2

2π(M +
√
M2 −Q2)2

で表される。これは、M → Qで 0となる。Reissner-

NordströmブラックホールはM = Qで極大荷電ブ

ラックホールとなり、M < Qでは事象の地平面が無

くなり裸の特異点が現れる。つまりHawking放射に

よって質量が減少し続けると、裸の特異点が露出す

る。しかし今、その Hawking温度はM = Qで 0に

なるのでそのようなことは起こらない。これは、特

異点は必ず事象の地平面に隠されるという「弱い宇

宙検閲官仮説」を支持する結果である。

次に、弦理論を考えると Hawking温度は

TH =
1

8πMe−2ϕ0

と変化する。これは極限値Q2 = 2e−2ϕ0M2より小さ

い値でも 0にならないので、裸の特異点が現れるよ

うに思える。しかし、極大荷電解ではその Hawking

温度は不連続に 0になる。以上から、弦理論的荷電

ブラックホールにおいても裸の特異点が露出するこ

とはなく、弱い宇宙検閲官仮説は満たされる。
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6 Conclusion

以上では弦理論を考慮すると荷電ブラックホール

（Reissner-Nordström ブラックホール）は変更を受

け、スカラー場（ディラトン）を持つブラックホール

となる。そのため無毛定理は成り立たなくなり、ブ

ラックホールはスカラー場を持ちうることが分かっ

た。また、ディラトンの存在はブラックホールの特

徴を変え、そのために内部地平面は不安定（特異点）

になること、物理学が予言能力を持ち続けるために

はそのほうが良いことを紹介した。最後に、無毛定

理から示唆されるようにブラックホールは熱力学的

特徴を持ち、Hawking放射によってその質量を減少

させることを説明した。Hawking温度を考えること

で、弦理論的荷電ブラックホールにおいては熱放射

によって特異点が露出することはなく、依然弱い宇

宙検閲官仮説を支持する結果になることを説明した。
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Abstract

ΞΠϯγϡλΠϯํఔࣜඇઢܗภඍํఔࣜͳͷͰɺͦΕͷղੳղΛ͔ͭݟΔͷඇৗʹࠔͰ͋Δɻ੩

తϒϥοΫϗʔϧͷ།ҰੑఆཧʹΑΓɺղͷܗ͞ݶ੍͘ڧΕΔɻ

ΧϨϯτ J i ͷൃࢄରশςϯιϧ Hij Ͱද͢͜ͱ͕Ͱ͖ͯɺHij ۭؒͷٿରশ͔ΒͷͣΕΛද͢ྔͰ͋

ΔͷͰɺHij = 0ۭ͕ؒٿରশͰ͋Δ͜ͱΛҙຯ͢ΔɻΑΓɺΧϨϯτ J i Δͱɺ੩తϒϥο͑ߟ͍ͯͭʹ

Ϋϗʔϧͷ།Ұੑূ໌Ͱ͖Δɻ

1 Introduction

੩తϒϥοΫϗʔϧͷ།Ұੑఆཧݩ࢛࣍ Israel

ͱRobinsonʹΑͬͯূ໌͞Εͨɻݩ࢛࣍ͱۙతฏ

ୱʹಛ༗ͷੑ࣭ʢΨεϘϯωͷఆཧɺSmarrͷੵ

ެࣜʣΛ༻͍ͯূ໌ͨ͠ͷͰɺಉ͡ख๏ͰҰൠ

ɺۙతݩ࣍ ()υɾδολʔۭ࣌ͷ߹ʹ֦ு

Ͱ͖ͳ͍ɻRobinsonͷূ໌ʹͨͬΧϨϯτ J i ͷ

͚͓ʹݩ࣍ఔࣜʹ͍ͭͯҰൠԽΛͯ͠ɺҰൠํࢄൃ

Δ།Ұੑͷূ໌ʹԠ༻Ͱ͖Δ͔͠Εͳ͍ɻ

2 ੩తϒϥοΫϗʔϧͷ།Ұੑఆ

ཧ

།Ұੑఆཧ✓ ✏
ۙతฏୱ͔ͭਅۭۭ࣌ʹ͓͚Δ੩తϒϥοΫ

ϗʔϧͷղٿରশղʢSchwarzschildղʣʹݶ

Δ✒ ✑
2.1 Կֶྔͷఆٛز

Ұఆ໘Λؒ࣌ΔɻMͷ͑ߟ͍ͯͭʹMۭ࣌ݩ࣍̐

Σͱ͢Δɻ͜ͷ࣌ɺ੩తۭ࣌ Σʹ͓͚Δྔܭ

ds2 = −V 2(x)dt2 + gij(x)dx
idxj (1)

Ͱ༩͑ΔɻΣ Λ V Ͱ༿Խ͢Δೋݩ࣍ V Ұఆ໘Λ

SV ͱ͢ΔɻSV ͷ๏ઢϕΫτϧ ni = ρDiV Ͱ༩

͑Δɻͨͩ͠ɺρ = (DiV DiV )−1/2Ͱ͋ΔɻSV ͷ༠

ಋྔܭɺ֎తۂɺฏۂۉɺShearςϯιϧͦΕ

ͧΕ

hij = gij − ninj (2)

kij = hk
iDknj (3)

k = hijkij (4)

σij = kij −
1

2
khij (5)

Ͱ༩͑ΔɻޙΖͷࢉܭʹඞཁͳެࣜ

niDiρ = ρk, (2)R =
2k

V ρ
+ k2 − kijk

ij (6)

͜͜Ͱɺ(2)R hij ͷεΧϥʔۂͰ͋ΔɻਅۭΞ

ΠϯγϡλΠϯํఔࣜ

Rµν = 0 =⇒

⎧
⎪⎨

⎪⎩

D2V = DiD
iV = 0

(3)Rij =
1

V
DiDjV

(7)

(8)

ʹͳΔɻۂෆมྔ K = RµνρσRµνρσ 

K = RµνρσR
µνρσ =

8

V 2ρ2

[
kijk

ij + k2 +
2

ρ2
(Dρ)2

]

(9)

͜͜ͰɺDi hij ͷڞมඍͰ͋Δɻۂෆมྔ K
ͷ༗ੑݶʹΑΓɺϗϥΠζϯ V = 0Ͱͷڥք݅

kij |V=0 = 0 Diρ|V=0 = 0 (10)

ແݶԕํͰͷڥք݅ۙతฏୱͱ͢Δɻ

V ∼ 1− M

r
gij ∼

(
1 +

2M

r

)
δij (11)

k ∼ 2

r
ρ ∼ r2

M
(12)
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0 ≤ V < 1 (13)

͕ಘΒΕΔɻ

2.2 Robinsonͷূ໌

RobinsonͷจͰൃํࢄఔࣜΛಋग़ͳ͠Ͱಋೖ

ͨ͠ɻ

Di

[
− 2fR

1 (V )
Diρ

ρ3
+

fR
2 (V )

ρ2
DiV

]

=
1

4
ρ2fR

1 (V )V 4CijkC
ijk

+
3fR

1 (V )

ρ2

∣∣∣∣
Diρ

ρ
− 4V

1− V 2
DiV

∣∣∣∣
2

(14)

͜͜Ͱɺ

fR
1 (V ) =

c1V 2 + c2
V (1− V 2)3

fR
2 (V ) = − 2c1

(1− V 2)3
+

6(c1V 2 + c2)

(1− V 2)4
(15)

c1,c2 ఆͰ͋Δɻࣜʢ14ʣ߸ͷӈଆͷූ߸

fR
1 (V ) > 0 ͰܾΊΔͷͰɺ͜͜ͰɺfR

1 (V ) > 0 ͱ

͢Δͱɺc1 + c2 > 0ɺc2 > 0͕ಘΒΕΔɻࠨଆΛଯ

ੵੵ͠ɺStokeͷఆཧʹΑΓɺ

0 ≤ − π

2M
(c1+c2)−[−4πχc2ρ

−1
0 +(6c2−2c1)ρ

−3
0 AH ]

(16)

͕ಘΒΕΔɻ͜͜Ͱɺ

AH =

∫

B
dS, χ =

1

4π

∫

B

(2)RdS (17)

͜͜Ͱɺχ  Euler ඪͰ͋Δɻc1 = 1, c2 = 0 ͱ

C1 = −1, C2 = 1Λෆࣜʢ16ʣʹೖ͢Δͱ

AH ≥ π

4M
ρ30, AH ≤ 1

2
πρ20χ (18)

͕ಘΒΕΔɻΑΓ χ ≥ 0, ਖ਼ͷ Euler ඪۭಎͷ

ͳ͍زԿֶ໘Λཁ͢ٻΔͷͰɺχ = 2Ͱ͋Δɻೖ

͢ΔͱɺAH ≤ ρ20π ͕ಘΒΕΔɻSmarr‘sੵެࣜ

ρ0M = 1
4πAH Λ͏ͱɺ

AH = 16πM2 (19)

ΛಘΔɻΑΓɺൃํࢄఔࣜ= 0͕Θ͔Δɻ͕ͨͬͯ͠

Cijk = 0,
Diρ

ρ
− 4V

1− V 2
DiV = 0 (20)

Lindblom߃ࣜ CijkCijk = 8
V 4ρ4

(
σijσij + (Dρ)2

2ρ2

)

ΑΓɺ(2)R = 2k
V ρ + k2 − kijkij = 2k

V ρ + 1
2k

2 > 0ɺ

εΧϥʔۂ͕ਖ਼ఆͰ͋Δ͜ͱ͕Θ͔ΔɻSV ໘

ਖ਼ۂۭؒͰɺٿରশͰ͋Δɻඍํఔࣜʹ͍ͭͯ

ղ͘ͱɺρ(V ) = 4M
(1−V 2)2 Ͱɺมม͢Δͱ V =

√
1− 2M

r (Schwarzschild ղ) ͕ಘΒΕΔɻ͕ͨͬ͠

ͯɺ

✓།Ұੑఆཧݩ࣍̐ ✏
ۙతฏୱ͔ͭਅۭͷۭ̐࣌ݩ࣍ʹ͓͚Δ੩త

ϒϥοΫϗʔϧͷղٿରশղʢSchwarzschild

ղʣͰ͋Δɻ✒ ✑
2.3 ఔࣜͷҰൠԽํࢄൃ

ఔࣜํࢄൃ Robinson ͷূ໌ʹඇৗʹॏཁͳ

ׂΛՌ͍ͨͯ͠Δɻ͜Ε͔ΒɺൃํࢄఔࣜͷҰൠԽ

Λ͑ߟΔɻඪͱͯ͠ΧϨϯτ J iͷDiJ i =

[
(ූ߸

͕໌֬ͳ߲) ∩ (= 0ͷٿ͕ۭ࣌࣌ରশ)

]
Λຬͨ͢Α

͏ͳ߲Λ͔ͭݟΔɻ͜͜Ͱɺରশςϯιϧ

Hij ≡ DiDjV − 2V

ρ2(1− V 2)
gij +

6V

1− V 2
DiV DjV

(21)

Δɻ͑ߟ͍ͯͭʹ

Hi ≡
Diρ

ρ
− 4V

1− V 2
DiV (22)

ͱ༩͑ΔɻఆٛʹΑΓɺ

HijD
jV = −ρ−2Hi Hi

i = 0 (23)

͕Γཱͭɻରশςϯιϧ Hij Λ SV ໘্ͷزԿֶ

ྔͰॻ͖͑Δͱɹ

Hij = ρ−1σij−2ρ−2n(iDj)ρ+
1

2ρ

(
k− 4V

ρ(1− V 2)

)
(hij−2ninj)

(24)

͕ಘΒΕΔɻΧϨϯτ J i Λ

J i = f1(V )g1(ρ)D
iρ+ f2(V )g2(ρ)D

iV (25)
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ͱԾఆ͢ΔͱɺͦΕͷൃࢄ

DiJ
i = f1(V )ρ3g1(ρ)

[
− |Hij |2 +

|Hij |2

ρ2

(
3

+
ρg

′

1(ρ)

g1(ρ)

)]
+HiD

iV S1 + S2 (26)

͜͜Ͱɺ

S1 =
ρg1(ρ)V f1(V )

1− V 2

[
1− V 2

V

(
1

V
+

f
′

1(V )

f1(V )

)

+12 +
8ρg

′

1(ρ)

g1(ρ)
+

1− V 2

V

f2(V )

f1(V )

g
′

2(ρ)

g1(ρ)

]

S2 =
4V

(1− V 2)ρ2
S1 +

V 2f1(V )g2(ρ)

(1− V 2)2ρ2
×

[
(1− V 2)2f

′

2(V )

V 2f1(V )
− 8ρg1(ρ)

g2(ρ)

(
3 +

2ρg
′

1(ρ)

g1(ρ)

)]

S1 ͱ S2 ͷූ߸Λ໌֬Ͱͳ͍ͷͰɺS1 = S2 =

0 ͱ͓͘ɻ͜ͷ࣌ɺg′2(ρ) ∝ g1(ρ) ·ͨ f2(V ) ∝
V

1−V 2 f1(V ) ͕ಘΒΕΔɻg1(ρ) ͱ g2(ρ) ΛͦΕͧΕ

g1(ρ) = −cρ−(c+1) g2(ρ) = ρ−c ʹ͢Δͱɺ

f1(V ) =
(1− V 2)1−2c

V
[a+ b(1− v2)] (27)

f2(V ) =
2

(1− V 2)2c
[a(2c− 1) + 2bc(1− V 2)]

͕ಘΒΕΔɻఆ͔ٛΒ
∣∣∣∣D[iV Hj]k − 1

2ρ2
H[igj]k

∣∣∣∣=
1

2ρ2

[
|Hij |2 −

3

2ρ2
|Hi|2

]

ΑΓɺҰൠԽͨ͠ൃํࢄఔࣜ

DiJ
i =

cf1(V )

2ρc
[
|2ρ2D[iV Hj]k −H[igj]k|2

+(2c− 1)|Hi|2
]

(28)

c = 2  Robinson ͷൃํࢄఔࣜʹͳΔ͜ͱ؆୯

ʹࣔͤΔɻҰൠԽͨ͠ൃํࢄఔࣜΛ̌ඇෛͱ͢Δͱɺ

f1(V ) ≥ 0 c ≥ 1
2 Ͱ͋Δɻ͜ͷ࣌ɺa ≥ 0 a+ b ≥

0ɻStokeͷఆཧʹΑΓɺ
∫
ΣDiJ idΣ =

∫
S∞ JinidS−

∫
B JinidS ≥ 0ɻ͕ͨͬͯ͠ɺ

0 ≤ a[AHρ−(1+c)
0 − π(4M)1−c] + (a+ b)c×

ρ−(1+c)
0 [πχρ20 − 2AH ] (29)

͕ಘΒΕΔɻa, b, c͕ͦΕͧΕͷ͞ڐΕΔྖҬͷ

ҙͷΛͱͬͯෆࣜ (29)͕ৗʹΓཱͭͣͳ

ͷͰɺ

π

(
4M

ρ0

)1−c

≤ AH

ρ20
≤ π

2
χ (30)

͕ಘΒΕΔɻc = 1ͷ࣌ɺχ ≥ 2͕ಘΒΕΔɺٿঢ়

τϙϩδʔ χ = 2ͷ͚ͩ࣌औΕΔɻc = 2ͷ࣌ɺ

AH = πρ20 ͕ಘΒΕΔɻ͜Ε c = 1ͷ߹ͱಉ͡

Ͱ͋ΔɻΑΓɺෆࣜ (29)ৗʹ߸ʹอͭɻΑΓɺ

Hij = 0ͱٿ͕ۭ࣌ରশʹͳͬͯΔ͜ͱ͕Θ͔Δɻ͠

͕ͨͬͯɺҰൠԽͨ͠ൃํࢄఔࣜʹΑΓɺ̐ݩ࣍ͷ

߹ରশςϯιϧ Hij = 0Λࣔͤɺͪʹ།Ұ

ੑ͕ূ໌Ͱ͖Δɻ

2.4 ରশςϯιϧHijݩ࣍ߴ = 0

(n− ͷ߹ͷରশςϯιϧHijݩ࣍(1 = 0

Hij = DiDjV − 2

n− 3

V (DV )2

1− V 2
gij +

2(n− 1)

n− 3

V

1− V 2
DiV DjV

Hi =
Diρ

ρ
− 2(n− 2)

n− 3

V

1− V 2
DiV (31)

ఆٛʹΑΓ

HijD
jV = −ρ−2Hi Hi

i = 0 (32)

Ұൠݩ࣍ʹ͓͚ΔϗϥΠζϯڥք݅

kij |V=0 = 0 ρ|V=0 = ρ0 (33)

ۙతฏୱ݅

V ∼ 1− m

rn−3
(34)

gij ∼
(
1 +

2m

(n− 3)rn−3

)
δij (35)

ρ ∼ rn−2

(n− 3)m
(36)

k ∼ n− 2

r
(37)

Hij = 0ͱ͢ΔͱɺHi = 0Ͱ͋ΔͷͰɺۙతฏ

ୱ݅ͱ σij = 0ΑΓɺ

[(n− 3)ρ]n−3
(1− V 2

2

)n−2
= m (38)

kij =
1

2ρ
∂V hij =

1

n− 2
khij (39)

ΑΓ

hij = [(n− 3)mρ]2/(n−2)ĥij (40)
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͜͜Ͱɺĥij ୯Ґٿ໘ྔܭͰ͋Δɻ͕ͨͬͯ͠ɺҰ

ൠݩ࣍ͷ Hij = 0ͳΒɺۭ͕ؒٿରশͰ͋Δ͜ͱ͕

Θ͔ΔɻΑΓɺҰൠํࢄൃݩ࣍ఔࣜ

DiJ
i =

(n− 3)c

2ρc
f1(V )

[∣∣2ρ2D[iV Hj]k

− 2

n− 2
H[ihj]k

∣∣2 + 2
(
c− n− 3

n− 2
|Hi|2

)]

ͦͷޙ̐ݩ࣍ͷ߹ͱಉ͡ΓํͰ͢ࢉܭΕҰ

ൠݩ࣍ʹ͓͚Δ།Ұੑͷূ໌͕Ͱ͖Δ͚Ͳɺޙ࠷ͷ

෦ʹϠϚϕఆͱ͍͏ֶతʹະղܾͷ͕ग़

͖ͯͯɺҰൠԽͨ͠ൃํࢄఔࣜৗʹ̌ʹͳΔ͜ͱ

͕·ͩূ໌Ͱ͖͍ͯͳ͍ɻ

ɹ

3 Conclusion

ҰൠԽͨ͠ൃํࢄఔࣜٿରশ͔ΒͷͣΕΛද͢

ྔͰ͋Δɻ༧Robinsonͱ͍ͯࣅΔΓํͰҰൠ

ํఔࣜΛͯͬҰൠݩ࣍ʹ͓͚Δ੩తϒϥοΫϗʔ

ϧͷ།ҰੑΛূ໌͢Δ͚ͲɺϠϚϕఆͷ͕ະ

ղܾͳͷͰɺݩ࣍ߴʹ͓͚Δূ໌·͍ͩͯ͠

ͳ͍ɻ
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Abstract

場の量子論における最も興味深い事実の一つに、我々の宇宙が偽真空状態にあるかも知れない、というもの
がある。真空崩壊は、宇宙論シナリオに関わる現象の中でも極めて劇的なものの一つである。Ruth Gregory

らは、初期宇宙に存在した小さい質量のブラックホール (PBH)による時空の非一様性により、BH真空崩壊
を誘起する触媒として作用し、真空の寿命を顕著に縮めることを示した。これに基づくと、観測宇宙の内部
に真空崩壊を誘起するような PBH は 1つも存在し得ない、という現象論的推察から理論への制限が得られ
る可能性がある。しかし、先行研究では BH の回転などの影響は考慮されていない。そこで講演者は、カナ
ダの Perimeter Instituteの大下翔誉氏らとの共同研究で、BHの回転効果が Hawking 放射と真空の触媒作
用に及ぼす寄与について解析を進めている (1)。本講演では、現代宇宙論を構成する上で重要となる理論に
ついて説明し、大下氏との共同研究から得られた知見に基づき真空崩壊について議論を行う。

1 Introduction

現代宇宙論におけるインフレーション理論の構築
には、曲がった時空の場の量子論が用いられている。
曲がった時空の場の量子論では、重力の情報を背景
計量に含めることで重力の量子化の問題を避けてい
るため、実験的な検証や観測との整合性を確かめる
必要がある。逆に、インフレーション理論を検証する
には、曲がった時空の場の量子論に現れる量子効果
を観測によって確かめる必要があると言える。そこ
で講演者はUnruh効果やHawking放射などの場がっ
た時空の場の量子論による予言について調べ、量子
エンタングルメントをはじめとする量子論的な特徴
が量子場の性質にどのように現れるかを調べた。こ
の研究については去年 (2018年)の夏の学校の重力・
宇宙論分科会の b講演で発表したが、現在も進行中
である。講演者は現在、宇宙論シナリオに関係する
量子力学的な現象の一つとして、真空崩壊という量
子場の相転移現象に着目している。これもまた量子
論特有の性質から導出される現象で宇宙論に重要な
ものの一つであり、粒子の量子トンネル効果の理論
を場の理論に応用して導出される現象である。
量子トンネル効果は、シュレディンガー方程式を

解いてポテンシャル障壁を透過する波動関数を求め、
ポテンシャル障壁を越えたところの波動関数から確
率振幅を求めることで 0でない期待値が得られるこ

�
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図 1: 真空崩壊の概念図

とにより導出される。量子場の理論における真空は、
ポテンシャル V (ϕ)が安定点となる基底状態として定
義されるため、量子トンネリングで用いる力学変数
にスカラー場の自由度を用いて解析を行うと、量子
場の理論における真空崩壊を予言することが出来る。
近年の LHC における Higgs 粒子の観測による標

準理論のパラメータによると、Higgs 場の凝縮度が
現在の値よりも非常に大きい場合、エネルギーが現
在の電弱真空よりも下がることが予言され、電弱真
空は準安定状態である可能性が指摘されている。つ
まり、現在の電弱真空は偽真空状態にあり、量子ト
ンネル効果によって、より安定な真真空状態へ相転
移する可能性がある。宇宙のどこか 1点においてで
も真空崩壊が起きると、その 1点から相転移の前後
のポテンシャル差に相当するエネルギーが解放され
るため、その点に近接する量子場も真空崩壊を起こ
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す。このような連鎖反応によって、宇宙空間に真空崩
壊の面が生じる。これは、偽真空に満たされた空間
の中に、あたかも真真空に満たされた球体が発生し、
広がっていくように見える。そのため、このような
崩壊面は真空泡と呼ばれており、光の速度で宇宙に
拡張していくと考えられている。標準理論から算出
される偽真空崩壊による真空の寿命は、現在の宇宙
年齢である 13.8Gyrのオーダーを遥かに凌駕してい
るため、今のところ真空の相転移が標準理論の正当
性を脅かすことは無い。しかし Ruth Gregory らの
計算によって、Planck 質量程度の原始ブラックホー
ル (以下 PBH と表記) の存在によって生じる時空の
非一様性は真空の寿命を顕著に縮めることが分かっ
た。BH連星からの重力波や、BHの影の直接観測が
成功している現在、BHと真空崩壊の関係性は、宇宙
論シナリオを考える上で重要な問題である。そのた
め、BH周りでの真空崩壊に関する厳密な理論は不
可欠であるが、先行研究では BH の回転の影響が考
慮されていない。講演者は大下翔誉氏との共同研究
で、この問題について数値計算と近似、およびゲー
ジ変換によってアプローチしている。

2 Method

前半では、BH周りの Shellの運動を決めるのに必
要な接続条件の導出に必要な数学的なツールを簡単
に説明する。主に教科書 (2)の 5章までの内容をレ
ヴューする形となるので、詳細な計算に興味がある
方は教科書 (2)を参照されたい。後半では、回転BH

の周りの真空泡の有効ポテンシャルを決める方法に
ついて述べる。
計量が gµν で定義されているD次元多様体の中に

存在する曲面を考え、その曲面上の計量 (次元を一つ
下げた計量)を考慮したいので、曲面に垂直な成分を
落とすような射影演算子として誘導計量を定義する。
nを曲面に垂直なベクトルとすると、

gabn
anb = ϵ =

−1

1
(1)

が成り立つ。すると、以下の式により誘導計量を定
義すれば、確かに射影演算子となっていることが分

かる。

qabn
b = (gab − ϵnanb)n

b = na − ϵ2na = 0 (2)

ここで、n次元多様体における一般のベクトルは、超
曲面上で、

Ṽ a := qabV
b (3)

となる。ここで、

qba = qacg
bc (4)

を用いた。そうすると、この超曲面上のベクトルは、
確かに n方向の成分を持たないことが分かる。

naṼ
a = naqbaVb = 0 (5)

D次元多様体中の共変微分は、誘導計量が射影演算
子であることから、

qac q
d
b∆dṼ

c =: DbṼ
a (6)

となる。そこで、誘導計量の共変微分を計算すると、

Dcqab = qdc q
e
aq

f
b∆dqef

= qdc q
e
aq

f
b∇d(gef − ϵnenf ) = 0 (7)

と、0になることが分かる。これは、D 次元多様体
中の計量の共変微分の性質：

∇cgab = 0 (8)

という性質に対応している。すると、以下の方程式
が得られる。

∂iqjk −(D−1) Γl
ijqlk −(D−1) Γl

ikgjl = 0 (9)

よって、(D − 1)次元の接続は、

(D−1)Γi
jk =

1

2
qil(∂jqlk + ∂kqlj − ∂lqjk) (10)

と求めることができる。この形は基本的にD次元の
接続と同じ形をしている。ここで外的曲率を、曲面
の内側と外側における normalベクトルの変化量

Kab := qcaq
d
b∇cnd (11)
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で定義する。以上の式を変形していくと、以下のガ
ウス方程式：

(D−1)Rabcd = qeaq
f
b q

g
c q

h
d

(D)Refgh

+ϵ(KacKbd −KbcKad). (12)

と、コダッチ方程式：

qban
c(D)Rbc = DbK

b
a −DaK (13)

が導出される。ここまで物理的な過程を用いていな
いため、これらの式は純粋に数学的な方程式である
が、(D)次元と (D − 1)次元の物理量を結びつける
ために重要な式である。

Rµν − 1

2
Rgµν + λgµν =

8πG

c4
Tµν (14)

物理的な議論をするときには、Einstein方程式を用
いなければならないが、ガウス・コダッチ方程式を
組み合わせて導出されるアインシュタインテンソル
Gµν の部分にエネルギー運動量テンソル Tµν を代入
すると、外的曲率の接続の式が得られる。

[Kµν ]
− = −κ2(Sµν − 1

D − 2
qµνS) (15)

Sµν は曲面上のエネルギー運動量テンソルである。
これが外的曲率の接続条件 (Israelの接続条件)であ
る。ここで、[Kµν ]

−を閉曲面の内側と外側の外的曲
率の差：

[Kµν ]
− = Kµν+ −Kµν− (16)

として定義した。
Ruth Gregory らは、重力場と物質場の系：

S =
1

16πG

∫
M

R+

∫
M

Lm(g, ϕ) (17)

の理論を、SdS時空の計量 :

ds2 = f(r)dτ2 + f(r)−1dr2 + r2dΩ2
2 (18)

と、Schwartzchild計量を用いて記述した。ここで、
f(r) ≡ 1 − 2GM/r − r2/l2 である。Ruth Gregory

らは、この計量を用いてCDLインスタントンに対応
するものを算出することで、異なる真空解の境界面
として定義される薄殻の運動方程式を求め、ポテン
シャル項を導出し崩壊率を求めた。その結果は、確

かにM− = M+ = Λ− = 0の極限では CDLインス
タントンの結果を再現しており、BHによる時空の非
一様性が真空崩壊率に影響することが分かった。し
かし多くの場合、BHは角運動量を持っており、回転
していると考えられる。そのため、真空泡の外側を
Schwartzchild時空、内側を Schwartzchild-AdS時空
でモデル化した理論は厳密には現実的ではないと考
えられる。
そのため我々は、以下のKerr時空とKerr-AdS時

空の計量を用いて回転BH周りの時空を記述し、Shell
のポテンシャル項を決めるため外的曲率の計算を行っ
た。Kerr時空の計量は、

ds2 =− (1− rsr

Σ
)c2dt2 +

Σ

∆
dr2 +Σdθ2

+ (r2 + a2 +
rsra

2

Σ
sin2 θ) sin2 θdϕ2

− 2rsra sin
2 θ

Σ
dtdϕ (19)

で表される。ここで、

Σ = r2 + a2 cos2 θ

∆ = r2 − 2GMr + a2,

である。一方、Kerr-AdS時空の計量は

ds2 =− ∆

ρ2
(dt− a

θ
sin2 θdϕ)2 +

ρ2

∆
dr2 +

ρ2

∆θ
dθ2

+
∆θ sin

2 θ

ρ2
(adt− r2 + a2

Σ
dϕ)2 (20)

で表される。ここで、

Σ = 1− a2l−2

ρ2 = r2 + a2 cos2 θ

∆ = (r2 + a2)(1 + r2l−2)− 2mr

∆θ = 1− a2l−2 cos2 θ

である。この計量においてゲージ変換を行うと、

ds2± = g±ttdt
2
± + g±rrdr

2
± + r2dΩ2

2 (21)

のように、計量を対角化することが可能である。こ
こで、Shellの内側と外側を分かつ境界面を考える。

Xa
± = (t±(τ), r±(τ), θ, ϕ) (22)
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ここでは、真空の不連続面の厚みを十分に薄いと考
え、薄殻近似 :

r+ = r− = R(τ) (23)

を用いる。そして、イスラエルの接続条件を用いる
と、薄殻の運動方程式の有効ポテンシャルを求める
ことが出来る。

3 Results

本研究では、真空の触媒作用に BHの回転がどの
ような影響を及ぼすかを計算した。その結果、先行
研究で行われていた Schwartzchild 座標を、Boyer-

Lindquist座標に置き換えて理論を構築すると、先行
研究と類似の形で Shellの運動方程式を導出すること
が可能であることが分かった。Kerr時空の解析結果
によると、BHの回転効果は真空崩壊率に有意に影
響を与えることが分かった。

4 Discussion

スケールの小さい PBHは、Hawking放射で著し
く角運動量を放出しているため、回転パラメータを
考慮する必要性が疑問視されるかも知れない。しか
し考慮する場の種類 (スピン) によっては、Hawking

放射によって蒸発する PBHは最終的に回転状態に帰
着する可能性が指摘されており (4)、厳密な理論を得
るにはやはり BH の回転による効果を議論する必要
がある。Hawking放射を考慮する上で重要な factor

となるエントロピーは、

s =
ωd−2

4

(r2+ + a2)rd−4
+

Θ
(24)

である (5)。ここで、

ωd−2 =
2π(d−1

2 )

Γ(d−1
2 )

(25)

である。ここで現れる dは次元の数である。これか
ら、回転パラメータはエントロピーを増大させる方
向に作用することが分かる。また、真空崩壊の前後
のエントロピー変化も増大する。これに基づいて計
算すると、エントロピー変化の観点からは、BHの回

転効果は真空崩壊を強化する方向に働くと考えられ
る。しかし、質量の小さい PBHの Hawking 温度は
大きく、その寿命は非常に短い。もし、この宇宙に
真空崩壊を引き起こすような PBHがあったとして
も、そのPBHが寿命を迎えるよりも前に真空崩壊を
誘起され無ければ、PBHは本質的に真空崩壊の触媒
とはなり得ない。そのため、Horizonの内側の観測
的宇宙の範囲内で真空崩壊が起きる可能性は高くな
いと考えられる。

5 Conclusion

イスラエル接続条件によって、Kerr時空で記述さ
れる時空の真空泡の kineticポテンシャルを導出でき
ることを示した。未発表の内容のため、今回は詳細
を割愛した部分が多々あるが、BHの回転効果が真空
泡に影響することを示すことを示した。
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すばるHSCの銀河データを使った宇宙論パラメタ推定手法の開発

杉山　素直 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

近傍宇宙の観測と初期宇宙の観測が予言する宇宙論パラメタの相違は、宇宙の標準模型である ΛCDMを超

えた新しいモデル/物理を示唆する。宇宙の観測によってこのモデルを制限するために、近傍宇宙の統計精度

のより高い宇宙論パラメタの制限が求められている。大規模構造を使った宇宙論パラメタの制限では、HSC

で得た銀河の分布と重力レンズを組み合わせた解析、g-gレンズが効果的である。g-gレンズの解析では、大

規模構造の摂動論に基づいたモデルの計算が標準的に行われているが、大規模構造の摂動論が小スケールで

正しくないために、解析に使用できるデータが限られる問題がある。本研究では大規模構造の摂動論を効果

的に用いるためにいくつかの観測量を使って宇宙論パラメタの推定を行い、宇宙論パラメタの統計精度の観

点からこれらの観測量を比較する。

1 Intro:摂動論と重力レンズ

宇宙の加速膨張の発見によって、冷たいダークマ

ター (Cold Dark Matter) と宇宙定数 (Λ) の模型

(ΛCDM)が宇宙の標準模型として確立した。この標

準模型ΛCDMは、様々な観測量（宇宙背景放射 (Cos-

mic Microwave Background:CMB)や宇宙の大規模

構造 (Large Scale Structure:LSS)）を説明する成功

している模型である。ところが、近年の観測の統計

量の向上に伴って、CMBで制限した ΛCDMのモデ

ルパラメタ (S8, h) と大規模構造の観測で制限した

モデルパラメタの間に統計的に有意な差 (tensionと

呼ばれる)があることが明らかになっている (Hikage

et al. 2019)。この発見は、宇宙の初期を支配する物

(CMB)と最近の宇宙 (LSS)は同じ ΛCDMで同時に

説明できないことを示していて、例えばダイナミカ

ルなダークエネルギーや一般相対論の修正などを示

唆する。したがって、CMBとLSSの各々で、ΛCDM

のモデルパラメタを精密に測定し、それらの相違を

より詳しく調べることができると、現在の標準模型

を超えた宇宙論の解明に繋がると期待されている。

銀河の空間的な分布（銀河クラスタリング）は、宇

宙の初期条件（インフレーションなど）、加速膨張を

起こすダークエネルギー、クラスタリングを起こす

ダークマター、クラスタリングを阻害するニュート

リノ質量などの豊富な情報を含んでいる。特に銀河

分布同士の 2点相関関数 (フーリエ空間ではパワース

ペクトル)は ΛCDMモデルの証拠として強力な力を

発揮している。ところが、銀河分布は銀河バイアス

と呼ばれる、銀河分布と理論的に予言されるダーク

マター分布の間の不定性を持っているため、銀河ク

ラスタリングはそれ自身のみの統計量では、我々が

知りたい宇宙論パラメタの精密測定を行うことがで

きない。

重力レンズ効果は、かつてはそれの発見自体が大

きなゴールであったが、現在では宇宙論パラメタを

制限するための強力な手法の一つになっている。重力

レンズはバリオンのみならず、光の経路上の物質全

てが引き起こす効果であるため、銀河クラスタリン

グのような銀河バイアス不定性を持たない観測量で

ある。したがって銀河クラスタリング統計量と、重力

レンズの自己相関であるコズミックシアー (Cosmic

Shear)や、銀河クラスタリングと重力レンズの相互

相関である galaxy-galaxy lensing(g-g lensing)を組

み合わせることで、銀河バイアス不定性を取り除い

た宇宙論の推定を行うことが可能となる。

すばるHSC戦略枠サーベイ (Hyper-Suprime-Cam

Subaru Strategic Program:HSC SSP:HSC survey)

は口径 8.2mすばる望遠鏡の超広視野主焦点カメラ

HSCを用いて、6年 300晩をかけて宇宙の広域サー

ベイを行う。HSCサーベイはワイド、ディープ、ウ

ルトラディープの 3つのレイヤーからなり、この中

でもワイドは重力レンズ宇宙論を行うようにデザイ
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ンされていて 5バンド、1400平方度の天域を覆う計

画である。HSCサーベイのユニークな点はその深さ

と画像の質の良さにあり、KiDSやDESと比較して、

高い赤方偏移かつ低いシェイプノイズでの銀河の歪

みの観測が可能である。

観測されたシグナル（=銀河クラスタリングシグ

ナル、g-g レンズシグナル）を、理論と比較して宇宙

論パラメタを制限するためには、理論を正しく計算

できること、もしくは正しい理論計算が行える範囲

のシグナルしかデータとして使用しないことが必要

である。さもなければ、推定された宇宙論パラメタ

はパラメタバイアスを受けてしまうことになる（推

定した宇宙論パラメタが系統誤差の影響で真の宇宙

論パラメタから系統的にずれてしまうということ）。

現行の銀河サーベイの解析では、大規模構造の摂動

論に基づいてダークマターの相関を計算し、その上

で銀河バイアスモデルを使って銀河クラスタリング

や g-gレンズの統計量を計算している。大規模構造

の摂動論は小スケールで正しいパワースペクトルを

計算できないため、摂動論が正しいスケール以下の

データをカットして、大スケールのみのデータで宇

宙論パラメタの制限を行っている。ここで設定した

カットオフスケールが大きいほど、摂動論が有効で

あるため推定される宇宙論パラメタの系統誤差が小

さくなるが、逆に使用できるデータは減ってしまう

ため推定される統計誤差が大きくなってしまう。し

たがって、宇宙論パラメタの精密測定を行うために

は、大規模構造の摂動論が銀河サーベイデータの解

析に有効であるような条件の下で、できる限り小ス

ケールにカットオフスケールを設定する（=できる

限り多くのデータを使用する）ことが重要である。

カットオフスケールは、観測量に依存して決まって

いる。例えば重力レンズ現象は非局所的な現象であ

るため、摂動論が正しくないようなスケールのシグ

ナルが容易に大スケールまで影響を及ぼしてしまい、

結果としてカットオフスケールを比較的大スケール

に設定しなければならないという事情がある。この

ことを解決するために、非局所的な重力レンズ観測

量にフィルターをかけて小スケールへの依存性を小

さくした観測量が、Baldauf et al. (2010)や共同研

究者の Youngsooによって提案されている。そこで

本研究では、各観測量を使った時の宇宙論パラメタ

の統計誤差を調べることで、摂動論の有効性を検証

する。

2 Methods

数値計算で作成されたMockカタログをデータと

し、摂動論モデルで宇宙論パラメタがどの程度復元

するか調べることで、摂動論の有効性を検証する。

Mockカタログは、N体シミュレーションで計算され

た 1Gpc3中のダークマター分布に、Halo Occupation

Distribution(HOD)モデルを使って銀河をばらまい

て作成されている。一方我々が使うモデルは以下の

2.2 で説明するように、パワースペクトルを決める

宇宙論パラメタ (ωc, ωb, ων , As, ns, w)(順にCDM,バ

リオン、ニュートリノ、スカラー揺らぎ振幅、スペ

クトル指数、ダークエネルギーの状態方程式であり

ダークエネルギー密度パラメタΩde = 1− (ωc+ωb+

ων)/h
2 と関係がついている)と、銀河バイアスを特

徴付ける nuisanceパラメタ biがある。今は 1で説明

した tensionに注目するため、制限するパラメタは

(Ωm, As, b1, b2)に絞る。以下に続く 2小節では使用

する観測量とパワースペクトルの計算方法について

記述する。

2.1 Observables

もっとも一般的な、g-gレンズと銀河クラスタリン

グのシグナルは (∆Σ, wp)であり、各々

∆Σ(R) ≡ Σcrit⟨γt⟩ (1)

wp(R) ≡
∫ ∞

−∞
dΠξgg(

√
R2 +Π2) (2)

である、ここで ⟨γt⟩は tangential shear、Σcritは crit-

ical surface density、ξgg は銀河の 3次元実空間相関

関数である。

Baldauf et al. (2010)が提案した Annular Differ-

ential Surface Density(ADSD)は、観測量∆Σの非

局所性からくる困難を解決するための観測量で

Υgm = ∆Σ(R)− R2

R 2
0

∆Σ(R0) (3)
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と計算される。この観測量では R0 をカットオフス

ケールにとったことになる。

Youngsooの提案した観測量は

Σ(R) =2

∫ Rmax

R

d lnR′∆Σ(R′)

+ ∆Σ(Rmax)−∆Σ(R) + Σ(Rmax) (4)

である。この観測量は

∆Σ(R) =
2

R2

∫ R

0

dR′R′Σ(R′)− Σ(R) (5)

Σ(R) =

∫ ∞

−∞
dΠξgm(

√
R2 +Π2) (6)

という関係を逆に解いたものである。逆に解くこと

によって、Σは ξgm が円柱積分（=円柱平均）され

ていない状態になることが確認でき、このことが非

局所性の困難を解決している。

2.2 Theory

理論で対応する観測量を計算するためには、与えら

れたモデルパラメタの下でパワースペクトルを計算す

る必要がある。銀河バイアスモデルでは銀河の den-

sity contrastδgは、ダークマターの density contrastδ

と以下のように関係づいている。

δg = b1δ +
b2
2
δ2 · · ·+ ϵ (7)

·の部分には b2, b3などの高次の項があるが、それら

の効果は小さいとして今は 2次までの銀河バイアス

パラメタを使用する。また ϵはダークマターと銀河

の分布は非決定的な関係であることを表す項である。

こうすると、g-g レンズと銀河クラスタリングのパ

ワースペクトルは

Pgm(k) ≡ ⟨δgδ⟩ = b1PNL(k) + b2A(k) (8)

Pgg(k) ≡ ⟨δgδg⟩ = b21PNL(k) + 2b1b2A(k) +
b2
2
B(k)

(9)

ここで PNL = ⟨δδ⟩は非線形マターパワースペクトル
であり、式 (8)と (9)の第 2,3項は大規模構造の摂動

論によって

A(k) =

∫
d3q

(2π)3
PL(q)PL(k − q)F2(q,k − q) (10)

B(k) =

∫
d3q

(2π)3
Plin(q) [PL(k − q)− PL(k)] (11)

と計算される。F2は摂動論の積分カーネルで、非線形

効果による異なるスケール間のカップリングを表す。

また PLは線形マターパワースペクトルである。線形

マターパワースペクトルは Nishimichi et al. (2018)

で開発された Dark Emulator を、非線形マターパ

ワースペクトルは銀河サーベイデータ解析で広く使

用されている halofit (Takahashi et al. 2012)を使

用する。

3 Results and Discussion

マルコフ連鎖モンテカルロ法 (MCMC)によってパ

ラメタ推定を行った。

図 1 は観測量 (∆Σ, wp) を使って制限した宇

宙論パラメタである (銀河バイアスは興味のな

いパラメタであるから積分して周辺化してあ

る)。左から順に (∆Σ, wp) のカットオフスケール

が (12, 8), (6, 4), (3, 2) と設定した場合で (単位は

Mpc/h)、この観測量では (12, 8)のカットオフスケー

ルが適切であることが確認できる。これは∆Σが非

局所的な観測量であるために、比較的大スケールで

も小スケールのシグナル (Ωdeが小スケールのスケー

ル依存性を決めている)の影響を受けてしまうことが

原因となっている。また小さいながらも ln 1010Asに

もパラメタバイアスが起こる（Asが小さく推定され

た）ことを確認した。考えられる主要な理由は、非

線形パワースペクトルがAsに対して∝ A3
sの依存性

を持つため大きい As を禁じる方向に働いているこ

とである。

図 2は観測量 (Σ, wp)を使用して制限した宇宙論

パラメタである。Σが非局所的な観測量であること

を反映して∆Σで制限した場合と比較して Ωdeのパ

ラメタバイアスが小さい。ところが As のパラメタ

バイアスが大きくなっている。非線形パワースペク

トルの ∝ A3
s 依存性がこの As のパラメタバイアス

を起こしうることを確認しているが、それ以外にも
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図 1: 観測量 (∆Σ, wp)を使って制限した宇宙論パラ

メタ (Ωde, As)。赤線が正しい宇宙論パラメタ。

∆ → Σの変換時に系統的なバイアスをうむ可能性も

考えられ、今後の研究で定量的に詳しく調べていく。

図 2: 観測量 (Σ, wp)を使って制限した宇宙論パラメ

タ (Ωde, As)。

図 3は観測量 (Υgm,Υgg)を使用して制限した宇宙

論パラメタである。もっともうまくいっていない観測

量である。Σの場合と同様に、非線形パワースペク

トルの効果でAsのパラメタバイアスが生じていると

考えられている。また、今回は、先行研究 (Baldauf

et al. 2010)で使用されている ∆Σ → Υの変換方法

にしたがったが、この方法には dataとmodelの間で

共通の変換方法を使用していないため系統的な誤差

をうむ可能性がある。またカットオフ付近での S/N

が著しく落ちるため、Σが復元できた Ωm を、Υで

は復元できていないと考えられる。

4 Conclusion

観測量 (∆Σ, wp) では DES が報告したように、

(12, 8)[Mpc/h] のスケールカットオフが必要である

ことが確認された。Σでは期待されたように Ωm を

復元することができた。一方で、Σ,Υでは、∆Σか

図 3: 観測量 (Υgm,Υgg)を使って制限した宇宙論パ

ラメタ (Ωde, As)。

らの変換に伴う系統誤差と、非線形パワースペクト

ルの As依存性に起因して、Asに大きなパラメタバ

イアスをもたらすことが考えられている。今後の研

究ではこの系統誤差がパラメタバイアスを説明する

のに十分であるかどうかの定量的チェックと、それを

踏まえて、パラメタバイアスを生じないような推定

パイプラインの作成を行っていく。
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宇宙の大規模構造とダークマターハローの形状の相関
栗田 智貴 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

宇宙構造形成の標準シナリオである冷たいダークマターモデル（CDMモデル）では、CDMが密集した自
己重力系であるダークマターハローの中に銀河が形成される。銀河の形状やその周囲を包むハローの形状は、
それらを構成する物質と大規模構造による宇宙広域の潮汐力場との重力相互作用の結果を反映すると考えら
れる。このような大規模構造と形状の相関は Intrinsic Alignment（IA）と呼ばれ、理論と観測の両面で研
究が進展している。本研究では、N体シミュレーションを用いて大規模構造（ダークマターの空間分布）と
ハローの形状の相関を測定し、ハロー質量依存性、赤方偏移依存性を系統的に調べた。特に、従来の 2 次
元実空間相関関数に基づく研究とは異なり、ハローの 3 次元空間分布を利用した 3 次元パワースペクトル
の測定を行なったことで、摂動理論の高精度かつ容易な検証が可能となった。本研究において、大スケール
（≳ 100Mpc/h）の相関が摂動論の予言と合致することを確かめ、さらにその相関は高質量のハローほど強
く、宇宙の時間進化とともに減衰することを示した。これらの結果は、ハローの形状が構造形成初期の大規
模構造の情報を多く含むことを示唆する。

1 Introduction

宇宙構造形成の標準シナリオである冷たいダーク
マターモデル (CDMモデル)では、CDMが密集した
自己重力系であるダークマターハローの中に銀河が
形成される。銀河の形状やその周囲を包むハローの
形状は、それらを構成する物質と大規模構造による
宇宙広域の潮汐力場との重力相互作用の結果を反映
すると考えられる。このような大規模構造と形状の
相関は Intrinsic Alignment(IA)と呼ばれ、銀河サー
ベイを用いて宇宙論モデルを検証する上で重要な役
割を担っており、現在理論と観測の両面で研究が進
展している。
例えば IA は弱い重力レンズ効果の解析に対して

深刻な系統誤差を引き起こす可能性がある (1)。弱い
重力レンズ効果の精密解析は、ダークマター分布の
再構成や宇宙論パラメータの推定を可能にする強力
な手法の一つとして現在確立しているが、高精度な
結果を得るためには解析における系統誤差のコント
ロールは不可欠である。また IAを単なる系統誤差の
要因としてではなく、シグナルとして考え、IAが含
む宇宙論的な情報を引き出す研究も近年進展してい
る。このように IAの物理機構を詳細に理解すること
は、弱い重力レンズ効果を用いた宇宙論パラメータ

の推定精度の向上や、IA自身に含まれる宇宙論的な
情報の抽出可能性に直結するという点で非常に重要
である。
IAの理論的な研究手法として、摂動論によって理
論模型を構築する手法と宇宙論的N体シミュレーショ
ンを用いる手法の二つがある。摂動論は物理的な描
像を理解しやすいという利点があるが、重力による
非線形成長に起因して小スケール (短波長)領域では
破綻することが知られている。しかし現状では小ス
ケールにおける摂動論の適用限界は調べられていな
い。これは N体シミュレーションの結果と比較して
検証する必要がある。また N体シミュレーションを
用いて IAを調べる先行研究 (2)は、大規模構造によ
る潮汐力場とハロー (銀河)の主軸の向き同士の相関
のみを測定するものがほとんどである。しかし実際
の観測において、特に弱い重力レンズへの系統誤差
を評価する際に考慮すべき IA のシグナルは、大規
模構造による潮汐力場とハロー (銀河)の形状 (歪み
の大きさと向き)の相関である。このようなシグナル
のハロー質量依存性や赤方偏移依存性、宇宙論パラ
メータ依存性について N体シミュレーションを用い
て系統的に調べた研究は未だない。以上の問題点を
踏まえ、本研究では IAの性質をN体シミュレーショ
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ンを用いて詳細に調べることを目的とする。

2 Intrinsic Alignment

この章では潮汐力場に起因する IAモデル (1)を簡
単にレビューする。このモデルでは、赤方偏移 z に
おいて銀河やハローの形状から構築できる歪みテン
ソル場 γij(x, z)は、IAが刻まれる赤方偏移 zIAでの
潮汐力場 sij(x, zIA)に比例する、すなわち

γij(x; z) ∝ sij(x; zIA), (1)

が成り立つことを仮定する。ここで

sij(x; z) ≡
(
∇i∇j −

1

3
δij∇2

)
Φ(x; z), (2)

であり、Φ(x, z)は重力ポテンシャルである。我々が
観測できるのは天球面上に射影された 2次元の形状
であるため、観測量は視線方向 n̂に対する射影テン
ソル Pij(n̂) ≡ δij − n̂in̂j を用いて

γproj
ij (x; z) ∝ Pk

i (n̂)P l
j(n̂)skl(x; zIA), (3)

となる。簡単のため天球面を平面近似（すなわち観
測領域が曲率を無視できるほど十分狭いとする近似）
をし、視線方向を 3軸に固定すれば、γproj

ij は

γproj
ij (x; z) =

γ+ γ× 0

γ× −γ+ 0

0 0 0

 . (4)

のように表せる。それぞれの２成分は

γ+(x; z) ≡ − C1

4πG
(∇2

1 −∇2
2)Φ(x; zIA),

γ×(x; z) ≡ − 2C1

4πG
∇1∇2Φ(x; zIA), (5)

である。C1は比例係数であり、ハローの場合、質量
や赤方偏移、宇宙論パラメータ等に依存する。銀河
の場合、そのほかに光度などにも依存する。負符号
はハロー（銀河）の形状が潮汐力の短軸方向（もの
を引き延ばす方向）に歪んだ時にC1 > 0となるよう
にとっている。
フーリエ空間でのポアソン方程式

Φ(k, z) = −4πGΩmρcri(1 + z)k−2δ(k, z), (6)

を用いると、Eq. (5)は

γ(+,×)(k, z) = −C1Ωmρcri(1+zIA)f(+,×)(k̂)δ(k, zIA),

(7)

となる。ρcri は現在の臨界密度であり、

f(+,×)(k̂) = (1− µ2)(cos 2ϕ, sin 2ϕ), (8)

µ ≡ n̂ · k̂ = k̂3、ϕ = tan−1(k̂1/k̂2)である。ここで
zIAが物質優勢期である（primordial alignment）と
仮定し、Eq. (7)を線形スケールに限定すれば

γ(+,×)(k, z) = −AIC1ρcri
Ωm

D(z)
f(+,×)(k̂)δ(k, z),

(9)

となる。D(z)はD(0) = 1に規格化した線型成長因
子である。C1ρcri = 0.0134と固定して、今定義した
AI を IAの振幅を示す無次元のパラメータとして今
後用いる。歪み場は spin-2の場であるから、座標に
よらない量を定義するために E/B分解をすると

γE = γ+ cos 2ϕ+ γ× sin 2ϕ = −AIC1ρcri
Ωm

D
(1− µ2)δ,

(10)

γB = −γ+ sin 2ϕ+ γ× cos 2ϕ = 0. (11)

となる。したがって、形状の Eモードは密度揺らぎ
そのものの（biased）トレーサーになっている。最
後に Eq. (10)を用れば、密度揺らぎと形状の相互パ
ワースペクトルと形状の自己パワースペクトルは以
下のようにかけることがわかる。

PδE(k, µ, z) = −AIC1ρcri
Ωm

D(z)
(1− µ2)P lin

δ (k, z),

(12)

PEE(k, µ, z) =

[
AIC1ρcri

Ωm

D(z)
(1− µ2)

]2
P lin
δ (k, z),

(13)

（µに依存した形になっているため、実際は多重極展開

P
(ℓ)
XY (k) ≡ (2ℓ+ 1)

∫ 1

−1

dµ

2
Pℓ(µ)PXY , (14)

で議論する。）

3 Simulation

使用したシミュレーションと注目したハロー質量、
赤方偏移は下表のとおりである。
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宇宙論 Planck 2015

Boxsize L = 1Gpc/h

粒子数 (2048)3

realization 20

粒子質量 1.020× 1010M⊙/h

ハロー質量 1012−14M⊙/h

赤方偏移 0 ∼ 1.5

4 Estimate the shear field γ

歪みテンソル場 γ はハローの形状を用いて推定す
ることができる。まずそれぞれのハローに対して慣
性モーメント

Iij ≡
∑
p

mp

∆xi
p∆xj

p

r2p
(15)

を定義する。ここで∆xpはそれぞれのメンバー粒子
位置のハロー中心からのずれであり、中心から r−2

p

で重みをつけている。これは実際に観測された銀河
の輝度分布に近くなるようにしたものである。この
時視線方向（今回は 3軸）に対する楕円率は

ϵ
(h)
+ =

I11 − I22
I11 + I22

, ϵ
(h)
× =

2I12
I11 + I22

(16)

となる。これを用いて全体の楕円率場

ϵ(+,×)(x) ≡
1

n̄h

∑
h

ϵ
(h)
(+,×)δ

(3)
D (x− xh) (17)

を構築する。この場をフーリエ変換、E/B分解する
ことで PδE , PEE を測定する。

5 Results

測定したパワースペクトルを図 1に示す。黒色は
（普通の）マターパワースペクトル、その他はマター
とハロー形状の相互パワースペクトルである。マター
パワースペクトルより振幅が小さいのは、定義から
−1 < γ < 1であることが由来である。またハロー質
量に関して重いハローほどシグナルが大きい結果と
なった。重いハローほど変形を受けにくいため（逆
に軽いハローほどより歪な形をしているため）、重い
ハローほど歪み自体からくる相関の大きさは小さく

10−2 10−1 100

k

101

102

103

104

P
(0

)
δE
,P

δδ

z = 0

Pδδ

P
(0)
δE (Mhalo = 1012−12.5M�/h)

P
(0)
δE (Mhalo = 1012.5−13M�/h)

P
(0)
δE (Mhalo = 1013−13.5M�/h)

P
(0)
δE (Mhalo = 1013.5−14M�/h)

図 1: 相関のシグナルのハロー質量依存性。黒色は
matter power spectrum。それ以外は matter-shape

power spectraのmonopole。

なるはずである。従って今回の結果は重いハローの
方が、歪みの向きが潮汐の向きによく一致している
からであると解釈できる。
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��
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図 2: matter-shape power spectra の monopole と
matter power spectrumの比。おおよそ黒色の点線
より左側が線型領域である。

図 2はマターパワースペクトルに対する比のプロッ
トである。線型領域で一定になることは Eq. (12)の
予言と合致する。
図 3は IAの振幅AI の測定値である。ハロー質量

依存性は前述のとおりである。赤方偏移依存性につ
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図 3: 振幅 AI のハロー質量、赤方偏移依存性。

いて、高赤方偏移（昔）ほど、その当時の潮汐力場
との相関が強い結果となった。

6 Discussion

高赤方偏移にいるハローの方が相関が強い結果及
び、重いハローの方がより現在に近い時刻で形成さ
れる（ものが多い）ため、ハローの形状は形成時に
最も周りの潮汐力場と相関することが読み取れるこ
ととを踏まえると、ハローの形状は構造形成初期の
潮汐力場（重力場）の情報を多く含む可能性がある。
これに関連して、primordial non-gaussianityを含め
たシミュレーションを実行し、シグナルの変化が従来
の銀河（ハロー）分布を用いた大規模構造のパワース
ペクトルより sensitiveかどうか調べる予定である。
また今回 IAシグナルのハロー質量と赤方偏移への

依存性を調べたが、この以外への依存性として宇宙
論パラメータ依存性を調べる予定である。さらに本
研究では線型領域（大スケール）のみのシグナルに
注目したが、高次の摂動の寄与を含めることで、準
非線形領域まで拡張したモデルのパラメータ決定も
行う予定である。
本研究の結果は、世界各地で現在遂行中・将来計

画されている弱い重力レンズ効果の測定プロジェク
トに対して、 解析の際に考慮する IAのテンプレー
トを与え、宇宙論パラメータ推定の精度向上に直結

するという点で大きなインパクトがある。また近年
進展している、IAに含まれる宇宙論的な情報を引き
出す研究に対して有益な情報を与えると考えられる。

Reference

[1] Hirata, C. M. & Seljak, U., Phys. Rev. D, 70,
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[2] Johnston, H., et al., Astron. Astrophys., 624, A30
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ハッブル定数の不一致問題に対する cosmological backreactionによる

説明の問題点

三浦　大志 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙の膨張率を記述する速度と距離の間の比例係数 H0 はハッブル定数と呼ばれ、宇宙論モデルを制限す

る重要なパラメータである。現在の標準的な宇宙論モデルであるΛ CDM モデルは様々な観測とほぼ矛盾

がない。しかしながら Planck衛星で観測された宇宙マイクロ波背景放射の非等方性と、標準光源の赤方偏

移と光度距離を用いる直接観測で求められた 2つのハッブル定数の値の間には 4σ 以上の不一致がある。こ

の不一致は標準宇宙論モデルが不十分であることを示唆している可能性があり、重大な問題である。この

問題に対して、小スケールでの宇宙の非一様性により背景時空の時間発展が変更される効果 (cosmological

backreaction) により直接観測によって測定されたハッブル定数が変更され、ハッブル定数の不一致問題が

解決できる可能性があるという主張がある [1][2]。しかしながら、基本的に cosmological backreactionは計

量に対する摂動の 2次のオーダーで影響し、ホライズンより十分内側で Newtonian cosmologyに一致する

Newtonian gaugeではその backreaction の効果は十分無視できるという主張もある [3]。したがって本講演

では、宇宙の非一様性を考慮し、直接観測で測定されるハッブル定数を光の測地線方程式を解く方法である

ray-tracing 法を用いて求め、cosmological backreaction がハッブル定数の不一致問題を説明できるかどう

かを検証する。その際 Newtonian cosmologyで物理量を計算した Newtonian gauge を用いる。その結果、

cosmological backreactionの直接観測で測定されるハッブル定数への影響は十分小さく、ハッブル定数の不

一致問題を説明できるほどではないことを示す。また、ある重力崩壊領域に対する近似や平均化の手法を用い

ると、Newtonian cosmologyを用いても、先行研究で示唆されるような cosmological backreaction のハッ

ブル定数への誤った影響が得られてしまうことを示す。

1 Introduction

宇宙の膨張率を記述する速度と距離の間の比例係

数H0 はハッブル定数と呼ばれる。宇宙論モデルを制

限する重要なパラメータであるこのハッブル定数の測

定において現在問題がある。Planck衛星で観測され

た宇宙マイクロ波背景放射の非等方性と、標準光源の

赤方偏移と光度距離を用いる直接観測で求められた 2

つのハッブル定数の値の間には 4σ以上の不一致があ

る。この不一致は標準宇宙論モデルが不十分であるこ

とを示唆している可能性があり、重大な問題である。

この問題に対しては様々な解決策が考えられている。

例えば、宇宙の晴れ上がり以前の未知の放射成分があ

ればこの不一致は解決される。この解決策の中に、小

スケールでの宇宙の非一様性により背景時空の時間

発展が変更される効果 (cosmological backreaction)

により直接観測によって測定されたハッブル定数が

変更され、ハッブル定数の不一致問題が解決できる可

能性があるという主張がある [1][2]。しかしながら、

基本的に cosmological backreactionは計量に対する

摂動の 2次のオーダーで影響し、ホライズンより十分

内側でNewtonian cosmologyに一致する Newtonian

gaugeではその backreactionの効果は十分無視でき

るという主張もある [3]。

2 ハッブル定数の直接観測に対

する synchronous-comoving

gauge

先行研究 [1]では、直接観測で測定されるハッブル

定数を ray-tracing法を用いて見積もっている。ダス
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ト宇宙をでは、ハッブル定数は

H0 =
2(1 + z)

DL

(
1− 1√

1 + z

)
, (1)

と計算される。ただし、DLは光源の光度距離で、z

は光源の赤方偏移である。よって、DL と z を求め

ることにより、ハッブル定数を求めることができる。

これらは、光の測地線ベクトルを用いて計算するこ

とができる。

このハッブル定数を計算するときに、synchronous-

comoving gaugeを用いると cosmological backreac-

tionを誤って見積もってしまうことをこの講演では

示す。具体的には synchronous-comoving gaugeでは

流体素片の世界線が交差してしまうと座標が破綻し

てしまう。そのため、何かこれを回避するような処方

箋が必要である。先行研究 [1]では一つの方法として

流体素片が turnaroundで流体素片の密度や局所膨張

率、シアーなどを凍結させている。この処方箋を用

いると、ray-tracing法で cosmological backreaction

の見積もりをしたときに誤った効果が得られること

を本講演では示す。

3 平均化に対する synchronous-

comoving gauge

先行研究 [2]では synchronous-comoving gaugeの

２次摂動を用いて、cosmological backreactionを計

算し、ハッブル定数の不一致問題を解決する可能性

があるということを示している。しかしながら、こ

の cosmological backreactionの見積もりには、平均

化の手法を用いているが、その手法は適切ではない

ことを本講演では示す。

Buchertの方法では流体の任意のコンパクト部分

領域D上における Lagrange座標 qと T の関数とし

てのスカラー場 Ψの空間平均は

⟨Ψ(T, qi)⟩D ≡ 1

VD

∫
D
Jd3qΨ(T, qi) (2)

と定義される。ここで dV ≡ Jd3q は時間一定面の体

積要素であり、

J ≡
√

det(γij) (3)

と定義される。またその領域の体積 VD は

VD ≡
∫
D
Jd3q (4)

と定義する。

この平均化の方法であれば、先行研究 [2]で示唆さ

れるような cosmological backreactionの大きな効果

は得られないのではないかということを本講演では

述べる。

Reference

[1] K. Bolejko, Physical Review D97, 103529 (2018)

[2] K. Tomita, Progress of Theoretical and Experimental
Physics 2018, 021E01 (2018)

[3] S. Green and R.Wald, Physical Review D83, 084020
(2011)
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銀河形状を用いた初期三点相関の検証

小粥 一寛 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙初期には急激な加速膨張 (インフレーション)があり,これはスカラー場であるインフラトンにより引き

起こされたとされる.インフレーションモデルは数多く提唱されているが,その重要な予言として,インフラ

トンの量子的ゆらぎにより空間曲率のゆらぎが生じ構造形成のもととなる密度ゆらぎが生成されることが挙

げられる.一方で,高エネルギー物理では,自然界の四つの力を統一的に記述する超弦理論が提案されている.

超弦理論は特有の性質として 2より大きなスピンをもつ粒子 (高スピン粒子)の存在を予言する.この高スピ

ン粒子とインフラトンが相互作用した場合には,曲率ゆらぎの統計的性質に,非ガウス性が生じ,その波長間

の角度や粒子の質量に依存する固有の特徴が表れることが示されている.以上のことから,宇宙論的観測によ

り,このような非ガウス性に迫ることで超弦理論の観測的な検証につながることが期待できる.ゆらぎの分布

の非ガウス性は,三点以上の高次相関によって特徴づけられる.先行研究では,銀河形状の観測を用いた初期

三点相関の検出可能性が検証された.早期に形成が始まり十分に時間が経過したと考えられる楕円銀河の形

状は,その周囲のダークマターハローの潮汐場と相関することから,宇宙初期の曲率ゆらぎの情報が含まれる

からである.このことから,銀河形状の観測は角度依存する初期非ガウス性の検証に有用であることが示され

た. 本研究では,これを応用し高スピン粒子が生成する非ガウス性のうち,初期三点相関が銀河形状に与える

影響を調べ,その検出可能性を検証した.銀河形状モーメントは，初期三点相関に表れるスピンと関係し，4

次モーメントでは初期三点相関におけるスピン 4粒子の痕跡を検出できる可能性があることがわかった．こ

の発見は今後の初期非ガウス性の探査において重要な指針を与える.

1 導入

インフレーション理論は標準ビッグバン宇宙論にお

ける諸問題を解決できると期待されている．この理

論模型は多数提唱されているが共通することは，イ

ンフレーションを引き起こしたスカラー場であるイ

ンフラトンの量子ゆらぎは，急激な加速膨張により

ゆらぎが引き伸ばされ，古典的ゆらぎに転じると考

えられている．このようなゆらぎが放射や物質のゆ

らぎの起源となり，その後の時間進化により宇宙の

構造が形成される．すなわち，宇宙の構造を紐解くこ

とは初期宇宙に迫ることをも可能にさせる．さらに，

このインフレーション期のエネルギースケールは宇宙

マイクロ波背景放射の観測から，Hinf ≲ 1014[GeV]

であるとされており，地上実験では困難な高エネル

ギーな物理を宇宙観測から検証できる可能性が秘め

られている．

一方で、高エネルギー物理の観点からは，自然界の

四つの基本的な力を統一できると期待されている超

弦理論がある．この理論は高次スピン (s = 2, 4, · · · )
をもつ有質量場の存在を予言しており，特に，場の

質量が m ∼ Hinf のとき，インフラトンと相互作用

することで、非等方な曲率ゆらぎが生じることが示

されており，さらに，この非等方性は曲率ゆらぎの

統計的性質から検証することができるといわれてい

る．一般に，曲率ゆらぎはほぼガウス分布に従い，二

点相関の情報のみで理論と観測がよく表されること

が知られているが，理論からはわずかにガウス分布

から外れるという非ガウス性の予言もされている．

この非ガウス性は，フーリエ空間における曲率ゆら

ぎの高次相関で表される．インフラトンと高次スピ

ンをもつ有質量場との相互作用による非ガウス性が

(Arkani-Hamed & Maldacena 2015)では，より一般

な高次相関の場合に示されているが，ここでは，そ

のひとつである三点相関のバイスペクトルに着目す

ると，その大まなか特徴としては，スピン依存する

冪をもった (kS · kL)
s の角度依存性、質量とスピン



109

2019年度 第 49回 天文・天体物理若手夏の学校

に依存する冪をモード比 (kL/kS)と振動 の 2点が挙

げられる．このような特徴をもつ非ガウス性が，特

にスピン 4以上の場合において観測により検出でき

れば，新粒子の観測的証拠になり，更には超弦理論

の検証にもつがなることが期待される．

このゆらぎの非等方性の制限に対する観測手法と

しては、宇宙マイクロ波背景放射や銀河サーベイ等

があるが、ここでは銀河形状を用いた非等方性への

制限に着目する。これは，Schmidt et al. (2015)に

おいて，銀河形状を用いることでゆらぎに角度依存

性を含むバイスペクトルによる影響が調べられ，角

度依存性の有無によって，楕円銀河の固有形状の相

関に違いが見られることが示され，宇宙マイクロ波

背景放射と比べて小スケールにおける観測領域によ

ってその非ガウス性の存在に制限ができることが示

された．また，次世代大規模構造サーベイ (例えば、

Large Synoptic Survey Telescope(LSST) や Euclid、

Wide-Field Infrared Survey Telescope(WFIRST)な

ど)の稼働が間近に迫り、銀河の形状の撮像によるサ

ンプルが劇的に増えることで，より精密な宇宙論と

しての応用に期待される．

本講演では、はじめにスピン 2をもつ有質量場と

インフラトンの相互作用におけるバイスペクトルの

影響が見られると考えられた Kogai et al. (2018)に

おいて課題となった点に加え，より高次スピン場に

より生じる非ガウス性の銀河形状を用いた場合につ

いて議論を行う．

2 準備

2.1 初期三点相関関数

スピンをもつ有質量場とインフラトンが相互作

用する場合に表れる初期ゆらぎの三点相関関数は，

Squeezed-limit(kL = k1 ≪ k2 ∼ k3 = kS)な場合，

重力ポテンシャル ϕを用いて

Bϕ(kS,kL) ∼
∑

s=even

As

(
kL
kS

)∆s

Ps(kS · kL)

× cos

(
νs ln

(
kL
kS

)
+ φs

)
Pϕ(kS)Pϕ(kL) ,　

(1)

で表される．これは断熱条件を仮定し物質優勢期で

は，曲率ゆらぎ ζ とポテンシャル ϕ が ζ ∼ ϕ の関

係であることを用いた．Pϕ は ϕ のパワースペクト

ル，Psはルジャンドル多項式，νsは質量とスピンの

依存性をもつパラメータ，φsは位相である．ここで，

∆2 = 0, ν2 = 0の場合は先行研究と同じになる．

2.2 銀河形状関数

銀河の形状を用いた観測を想定するため，はじめ

に，銀河形状関数について議論する．以下，二次モー

メントの場合を示すことにする．慣性モーメントテ

ンソル Iij を用いて，銀河形状関数 gij を

gij =
1

Ikk

(
Iij −

1

3
δijI

k
k

)
, (2)

と定義する．これが局所的に物質の密度ゆらぎ δ(x)

と潮汐テンソル

Kij(x) =

[
∂i∂j
∇2

− 1

3
δij

]
δ(x) , (3)

を用いて，gij = G[δ,Kij ]の汎関数で表せるとき，バ

イアス係数 bi(i = 1, 2, · · · ) を用いて局所で展開す
ると，

gij(x) = bI1Kij(x) + bI2δ(x)Kij(x)

+ bIt

[
KikK

k
j −

1

3
δij(Kkl)

2

]
(x) +O(δ3) ,

(4)

と展開できる．

次に、非ガウス性により銀河形状にどのような影

響が見られるかを調べるために，密度ゆらぎと銀河

形状関数との相関 ⟨δ(x)gij(y)⟩を考える．このとき
gij の第 2項，第 3項は対応するフーリエ空間におい

て実効的に ⟨δ(k1)δ(k2)δ(k3)⟩の三点相関が生じる．
ところが，物質の密度ゆらぎ δとポテンシャル ϕに

はポアソン方程式を通じて，

δ(z,k) =
2

3

k2T (k)D(z)

Ωm0H2
0

ϕ(k) , (5)

の関係があるため，ポテンシャルの三点相関とみな

すことができる．ここで T (k)は輸送関数，D(z)は
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成長因子Ωm0は現在の物質の密度パラメータ，H0は

ハッブル定数を表す．また、

⟨ϕ(k1)ϕ(k2)ϕ(k3)⟩

= (2π)3Bϕ(k1,k2,k3)δD(k1 + k2 + k3) (6)

の関係から前節で述べた初期三点相関関数に応じて

相関に違いが生まれる。このようにして、銀河形状

関数は相関をとることで初期ゆらぎの非等方性の痕

跡を探ることが可能となる。より一般的には，銀河

の数密度は〇次モーメントに対応し，更に三次，四

次，…と拡張を行うこともできる．ここでは詳しく

述べないが，バイスペクトルで現れた角度依存性に

おけるスピン (場のスピンに対応する)は，銀河の形

状のモーメントと大まかに対応するし，実際に〇次

モーメントである銀河の数密度は，局所的非ガウス

性を特徴づける f loc
NL によって非ガウス性の影響が表

れる．(Dalal et al. 2007)

3 結果

実際の観測を想定した場合におけるシグナルの検

証を行う．そのため，前節では三次元で定義を行っ

たが，その形状関数を天球面上に射影することで銀

河形状の相関を検証する．これは射影テンソルを作

用させることで変換でき，射影した形状の相関の評

価は，球面調和関数で展開した係数の相関を計算す

る角度パワースペクトルを用いた．(詳細：(Kogai et

al. 2018)) 結果として，初期三点相関関数が式 (1)の

場合，銀河の歪みの角度パワースペクトルは，次の

ような形で得られた．

CEE
l =

2

π

(l − 2)!

(l + 2)!

∫
k2dkPm(k)

[
F I
l (k) + FG

l (k)
]2

.

(7)

ここで Pmは物質のパワースペクトルで、FG
l は弱い

重力レンズによる銀河の歪みのカーネルとして

FG
l (k) =

1

2

(l + 2)!

(l − 2)!

∫ χmax

0

dχ

χ

3H2
0Ωm0

k2
(1 + z)D(z)

D(0)

× jl(x)

∫ χmax

χ

dχ̃H(χ̃)
dNG

dz

(χ̃− χ)

χ̃
, (8)

F I
l は銀河固有形状のカーネルとして

F I
l (k) =

1

2

(l + 2)!

(l − 2)!

∫
dz

dNI

dz

D(z)

D(0)

jl(x)

x2

×

[
bI1 + 3bINGA2

(
k

k∗

)∆2

M−1(z, k) cos

(
ν2 ln

(
k

k∗

)
+Θ2

)]
,

(9)

として得られる．ここで，dN/dzは銀河の赤方偏移

分布，χは共動距離，k∗ は参照スケールである．こ

の角度パワースペクトルを図 1に示した．緑線は波

数の角度依存性のみをもつ ∆2 = 0に対応し，赤線

がスピン 2の有質量場との相互作用による非ガウス

性を加えたものである．以前も言及を行ったが，大

スケール (小さい l)に初期の非等方性の痕跡が見ら

れる．一方で，∆2 = 3/2の場合には，積分に含まれ

る kの冪の違いから，角度パワースペクトルにおい

て大きな l，すなわち小スケール側に初期ゆらぎの非

等方性の痕跡が見られることがわかる．(図 2) ここ

3 5 10 20 30 50 100 200 600
l

10-9

10-8

10-7

C
E

E
l

No NG
NG with ∆̃2 = ν2 = Θ2 = 0

NG with ∆̃2 = 3/2, ν2 = 3,Θ2 = 0

図 1: 銀河形状の角度パワースペクトル．青線はA2 =

0の場合，緑線は ∆2 = ν2 = Θ2 = 0 で bINGA2 =

100bI1 の場合，赤線は ∆2 = 3/2，ν2 = 3，Θ2 = 0

で bINGA2 = 8000bI1 の場合である．灰色は cosmic

varianceを示す．(Kogai et al. 2018)

までの議論では，線形解析を行っているが，スピン

2の有質量場との相互作用による非ガウス性は小ス

ケールで表れることから，非線形効果を考慮する必

要があった．今回は非線形効果を非線形領域のパワー

スペクトルに対して自己相似性から kn に比例する

とし，数値計算により nを求めることで非線形領域
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3 5 10 20 30 50 100 200 600
l

10-7

10-6

10-5

10-4

10-3

10-2

10-1

100
∆

E
E

l

ν2 = 0,Θ2 = 0

ν2 = 3,Θ2 = 0

ν2 = 3,Θ2 = π/2

ν2 = 6,Θ2 = 0

ν2 = 6,Θ2 = π/2

図 2: 銀河形状の角度パワースペクトルの非ガウス性

がない場合との比：∆EE
l = |CEE

l −CEE
l ,Gauss|/CEE

l ,Gauss．

灰色は Cosmic varianceを表す．(Kogai et al. 2018)

の振る舞いを調べられたもの (Pajer & Zaldarriaga

2013)を用いて評価を行った．その結果が図 3,図 4

である．図 3では，バイスペクトルにスケールによっ

て振幅が変わるスケール依存性がない場合 (∆2 = 0)

を示しており，図 4は∆2 = 3/2の場合を図示した．

スケール依存性がない場合には，大スケールで非ガ

ウス性の相関がどの成分よりも優位になる領域があ

り，この領域 (桃色・茶色)で非ガウス性の違いが見

られるが，∆2 = 3/2でスケール依存性を入れると，

非ガウス性のパラメータにも依存するが，小スケー

ルで非ガウス性の影響が見られてたものが，非線形

効果に埋もれてしまう可能性がわかった．

4 結論と議論

スピン 2をもつ有質量場が存在する場合には，小

スケールに非等方性の特徴が表れることが示された

が，小スケールに特徴が見られるという点から非線

形効果の考慮が必要である．これを考慮するとスピ

ン 2の有質量場との相互作用による非ガウス性より

も非線形効果の方が優位になる可能性が示唆された．

一方，高次モーメントでは各々のスケール依存性の

違いから異なる振る舞いになることが期待される．
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CMB レンジングを用いた銀河団の質量推定

山本　菜々花 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

銀河団は宇宙の中で最も大きな質量を持つ天体であり、銀河団の質量と数の関係は、原始密度揺らぎや暗黒

エネルギーの性質に強く依存する。そのため、観測によって多くの銀河団を発見し、その質量を正しく推定

する事は、宇宙論モデルの制限において非常に重要である。近年すばる望遠鏡 Hyper Suprime-Cam (HSC)

などの観測により z ≤ 1.1 程度の遠方銀河団が数多く見つかっており、銀河団を用いた精密宇宙論が期待さ

れる。また、質量の大部分を暗黒物質が占める銀河団に対し、弱重力レンズ効果を用いることで高精度の質

量推定が可能となる。特に、z ∼ 1, 100 の最終散乱面から放射される宇宙マイクロ波背景放射 (CMB) を背

景光とする弱重力レンズ効果 (CMB レンジング)を用いると、遠方宇宙における質量分布の情報を手に入れ

ることが出来る。

本発表では、質量推定の前段階として、Planck の CMB コンバージェンスマップと Sloan Digital Sky

Survey (SDSS) の redMaPPer カタログ (the SDSS DR8 redMaPPer cluster catalog) 、 HSC の銀河団

カタログ (CAMIRA S18A) を組み合わせて銀河団の周囲における CMB レンジングのスタッキング解析を

行った結果を報告する。

1 Introduction

SDSS などの観測によって、宇宙は高密度領域や

低密度領域から成る大規模構造を形成していること

が分かっている。大規模構造は初期密度揺らぎが時

間進化することで形成される。銀河団はその中で最

も大きな質量を持つ天体である。従って、銀河団の数

や質量の関係を調べることは、初期密度揺らぎや暗

黒エネルギーの性質を評価し、宇宙論モデルに制限

を与えるために非常に重要である。しかし、銀河団

質量の大部分は暗黒物質が占めており、光学観測か

ら行われる質量推定は不定性が大きい。そこで、質

量分布を直接測ることができる弱重力レンズ効果を

用いることで、より正確な質量推定が可能になる。

Planck 衛星による宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)

の精密測定により、CMB温度揺らぎの統計的性質が

よく理解されるようになった。現在この性質を利用

して、観測データをもとに様々な物理量が計算され

ている。本研究に用いた CMB の弱重力レンズ効果

(CMBレンジング)による温度揺らぎ (コンバージェ

ンス)もその一つである。また光学観測において、こ

れまで SDSS などの観測によって z ≤ 0.6の近傍宇

宙における銀河団が発見されてきた。さらに、近年

HSC などの観測により、z ≥ 0.6の高赤方偏移銀河

団が数多く見つかっている。

HSC の最新カタログ CAMIRA S18A には z ≤ 1.1

までの高赤方偏移銀河団が含まれており、これらの高

赤方偏移銀河団に対する CMB レンジングを用いた

解析は今までに行われていない。この新たに発見され

た銀河団に対する解析を行うことが本研究の目的で

ある。今回は、今後それらの高赤方偏移銀河団に対し

て解析を行うためのテスト計算として、異なる２種類

のカタログ、SDSS の redMaPPer カタログ (Geach,

James E. & Peacock, John A. 2017) とHSCの最新

カタログ CAMIRA S18A (Oguri, Masamune et al.

2017) と、Planck の CMB コンバージェンスマップ

を組み合わせて z ≤ 0.6の銀河団に対するスタッキ

ング解析を行った結果を報告する。解析に用いた銀

河団は redMaPPer 26, 111 個、CAMIRA 1, 751 個

である。

本論文の構成は以下のようになっている。まず２章

で銀河団と宇宙論モデルとの関係を簡単に説明する。

次に３章で本研究に用いた解析手法を示す。最後に

結果と今後の研究課題について議論する。
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2 Cluster cosmology

銀河団は宇宙大規模構造の中で最も大きな質量

を持つ天体である。大規模構造は初期密度揺らぎが

時間進化することで形成された構造であり、銀河団

は初期密度揺らぎや暗黒エネルギーなどの性質に強

く依存する。従って、銀河団を調べることは宇宙論

に制限をつけるために非常に重要である (Weinberg,

David H. et al. 2013)。 銀河団の数と質量の関係は

質量関数によって記述される。質量M を持つ天体の

数は、例えばプレス - シェヒター質量関数によると

式 (1) によって記述される。

dn

dM
=

√
2

π

ρ̄0
M2

∣∣∣∣dlnσ(M)

dlnM

∣∣∣∣ δc
σ(M)

exp

(
− δ2c
2σ2(M)

)
(1)

ρ̄0、σ(M)、δcはそれぞれ平均密度、密度揺らぎの分

散、重力収縮が起きる密度揺らぎの閾値 (δc = 1.69)

を表す。ここで σ(M)は初期密度揺らぎに依存する

量であり、暗黒エネルギーの性質とも関係している。

従って、観測によって質量関数を求め、理論的に予

測される質量関数と比較することで宇宙モデルに制

限をつけることができる。しかし、現在観測や理論

から銀河団質量の大部分は目に見えない暗黒物質が

占めていることが分かっている。つまり、光学観測

による質量推定では不定性が大きく質量を正しく推

定することは非常に困難である。そこで今回は次に

示す弱重力レンズ効果を用いて質量を推定するため

の解析を行った。

3 Methods

弱重力レンズ効果とは、背景光源からの光が前

方の重い天体の近くを通過する際に光路が曲げられ

る現象である。特に今回用いたCMB レンジングは、

z ∼ 1, 100の最終散乱面からの放射を背景光として、

銀河団によってその光路が曲げられる効果を観測す

る。弱重力レンズ効果を用いることで、暗黒物質を

含む質量分布を直接的に観測することが可能になり、

光学観測による質量推定に比べ、より精度の高い銀

河団の質量推定が可能になる。また、銀河・銀河間

の弱重力レンズと異なり、背景光として CMB を用

いることで高赤方偏移銀河団による弱重力レンズ効

果を検出することが出来る。

3.1 レンズポテンシャル

弱重力レンズ効果によって光路が曲げられた場

合、観測者は視線方向と異なる方向の CMB 温度を

観測することになる。このとき、観測されるCMB温

度 T̃ (n̂)はレンズ効果を受けていない温度を用いて

T (n̂ + α)と表せる。ここで αは弱重力レンズ効果

による光路の曲がり角である。曲がり角 αはレンズ

天体の質量 (M)に依存し、次のレンズポテンシャル

で評価される (Lewis, Antony & Challinor, Anthony

2006)。

α = ∇ψ (2)

ψ(n̂,M) ≡ −2

∫ χ∗

0

dχ
fK(χ∗ − χ)

fK(χ∗)fK(χ)
Ψ(M) (3)

ここで fK(χ∗)、fK(χ)、fK(χ∗ − χ)、Ψ(M)はそれ

ぞれ光源までの距離、レンズ天体までの距離、光源

とレンズ天体との距離、質量 M のレンズ天体がつ

くる重力ポテンシャルである。ただし χ は共同距離

、fK は物理距離を表す。また、レンズポテンシャル

は式 (4)で表されるコンバージェンスに変換できる。

コンバージェンスはレンズ天体によって光路が曲げ

られた時の増光の量を表す観測量である。本研究で

はコンバージェンス κ について銀河団周りで解析を

行った。

κ ≡ −∇2ψ(n̂,M)

2
(4)

κはレンズ天体の質量に依存するので、銀河団周り

の κの解析を通して銀河団の質量を推定することが

できる。

3.2 レンズ再構築

ここでは観測されたCMBの温度揺らぎからレン

ズポテンシャルの推定を行うレンズ再構築について

説明する。観測される CMB は大規模構造を通過す

る間に歪められるため、我々が歪められる前のCMB

を観測することは不可能である。この場合、レンズ
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効果による歪みを評価することは出来ない。従って、

CMB の統計的性質と観測からレンズポテンシャル

を推定する必要がある。これをレンズ再構築と呼ぶ。

レンズ効果を受ける前の温度揺らぎは観測方向に

依存せず等方的であると考えられている。この場合、

温度揺らぎのフーリエモード Θlは他のモード Θl−L

と相関を持たない。従って、CMB の温度場でアンサ

ンブル平均をとると式 (5) のようになる。

< ΘlΘl−L >CMB= ψlδl,l−L (5)

ここで δl,l−Lはクロネッカーデルタである。一方、レ

ンズ効果によって非等方的に歪められた揺らぎは異

なるモードと相関を持つようになる (式 (6)) 。

< ΘlΘl−L >CMB= ψlfl,L (L ̸= 0) (6)

ここで fl,L は観測から求められる量である。しかし、

我々は CMB の温度場を１つしか観測することが出

来ないため、アンサンブル平均をとることは不可能で

ある。従って式 (6) における ψlの推定量を ψ̂l,Lとし

て、アンサンブル平均をとる代わりに ψ̂l,Lに対して

適当な重み付けをして和をとることで、期待値 ψl　

をとるレンズポテンシャル ψ̂l が推定できる (Lewis,

Antony & Challinor, Anthony 2006)。

ψ̂l =
∑
L

wl,Lψl,L (7)

3.3 スタッキング解析

観測されるコンバージェンス (κobs(θ))は銀河団

以外の構造由来のノイズ (εnois)を含む。

κobs(θ) = κsignal(θ) + εnois (8)

ここで θ はクラスター中心からの距離を表し、ノイ

ズ εは適当な分散を持ったガウシアンノイズである

とする。従って、観測で得られた複数のシグナルを

重ねて平均化することでノイズを除去し、銀河団に

よる純粋なシグナル κ̄signal を得ることが出来る。

κ̄obs(θ) = κ̄signal(θ) (9)

この方法をスタッキングと呼ぶ。また、統計的誤差

はデータ数 N に対して 1/
√
N に比例して小さくな

る。従って、より多くの銀河団を用いてスタッキン

グ解析を行うことでシグナルの統計的誤差を抑える

ことができる。

4 Results

SDSSの redMaPPerカタログ、HSCのCAMIRA

S18Aカタログと、Planck 2018 のコンバージェンス

マップを用いて、z ≤ 0.6 までの銀河団に対するス

タッキング解析を行なった結果をそれぞれ図 1、図 2

に示す。

2 4 6 8 10
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図 1: SDSS redMaPPer カタログに対するコンバー

ジェンス

横軸はクラスター中心からの距離 [arcmin]を示し、

縦軸はコンバージェンスの値を示す。誤差はジャック

ナイフ法で推定した。HSC は SDSS に比べて性能が

良く、より暗い低質量銀河団まで検出できる。従って

スタックして平均化されたコンバージェンスの値は

小さくなったと考えられる。次に両解析の統計的誤

差を比較する。SDSS redMaPPer カタログと HSC

CAMIRA S18A カタログで用いた銀河団の数はそ

れぞれ Nred = 26, 111個、Ncam = 1, 751個、つま
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図 2: HSC CAMIRA S18A カタログに対するコン

バージェンス

り
√
Nred/Ncam ∼ 3.8である。一方、誤差は (σ)は

σred/σcam ∼ 1/3 である。これらの点で図 1 、図 2

を比較すると、２種類の銀河団カタログに対してコ

ンバージェンスの値、誤差の大きさについて矛盾の

ない解析結果を得たと判断できる。

5 Conclusion and Future work

本研究では、Planck 2018 の CMB コンバージ

ェンスマップに対して SDSS redMaPPer (銀河団数

26, 111 個) とHSC CAMIRA S18A (1, 751 個)の２

種類の銀河団カタログを用いてスタッキング解析を

行った。両カタログの z ≤ 0.6までの銀河団に対し

て解析を行った結果、それぞれのデータの個数、検

出可能質量で説明可能なシグナルを検出した。これ

は、本研究の解析手法を用いて、さらに高赤方偏移

銀河団についても同様のスタッキング解析が行える

ことを示唆している。

冒頭で述べたように、光学観測は年々発展し、HSC

CAMIRA S18A カタログには現在 z ≤ 1.1 までの高

赤方偏移銀河団が含まれる。これらの高赤方偏移銀

河団に対する重力レンズ効果を用いた解析は行われ

ていない。今後は z ≥ 0.6の新たに発見された銀河

団に対して同様に CMB レンズを用いた解析を行っ

ていく。また、これによって統計量が増え、より精

密な質量推定が可能になるため、その質量を用いて

宇宙論モデルにより強い制限を与えることが出来る

と期待される。これらを今後の研究課題とし、取り

組んでいくこととする。
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21cm線とCMB弱重力レンズ効果の相互相関による
中性水素存在量の推定
迫田　康暉 (名古屋大学大学院 理学研究科宇宙論研究室)

Abstract

宇宙の再電離は中性水素 (HI)の減少によって特徴付けられる。再電離がどう終わったかを理解するために
HI存在量の推定が行われてきた。これまでは HI存在量をライマン α吸収線により測定してきたが、独立し
た手法として、Square Kilometre Array (SKA)を用いた 21cm線観測が注目されている。しかし 21cm線
シグナルは前景放射によって汚染されてしまう。この問題を解決するために、CMB弱重力レンズ効果との
相互相関を計測するという手法が考えられる。先行研究 (Tanaka et al. 2019)は観測されるシグナルを仮定
し、SKA観測を用いたの推定精度のみを評価している。しかし相互相関によって正しく HI存在量が求めら
れるかはわかっていない。本研究では 21cm線強度マッピングとコンバージェンスマップをシミュレーショ
ンにより作成し、これらの相互相関により HI存在量の推定を行った。その結果、理論で予測される HI存在
量を 95%信頼区間で正しく復元することに成功した。本発表では一連の研究過程と展望について紹介する。

1 イントロダクション
宇宙の晴れ上がり以降、多くのバリオンが宇宙空

間に中性水素 (HI)の状態で存在するようになった。
宇宙の時間発展に伴い、ダークマターの密度揺らぎ
が成長し、それが作る重力場にHIが落ち込むことに
より、初代天体が生成された。宇宙に星ができると、
星や銀河からの紫外線により、周囲に存在するHIは
電離されるようになる。この時期を宇宙の再電離と
いう。再電離の進行はHIの減少によって特徴付けら
れ、宇宙の HI 存在量の推移を探査する試みがなさ
れてきた。クェーサーのスペクトルにおける、ライ
マン α吸収線の観測により z ≃ 6で再電離が完了し
たことがわかっている。再電離後のHI存在量の推移
もライマン α吸収線の観測を用いて、制限がなされ
ている。これらの観測を裏付けるため、従来の観測
とは独立したHI存在量の測定の方法として 21cm線
観測が注目されている。2020年より運行が開始する
大規模電波干渉計の Square Kilometre Array (SKA)

により、21cm線の観測が行われる。これにより再電
離以降の電離史の解明が進むことが期待される。し
かしHIによる 21cm線のシグナルは、それよりはる
かに大きな前景放射によって汚染されてしまうため、
観測は非常に困難である。この問題を解決するため

の手法として、21cm線のシグナルと相関する別の観
測との相互相関を計測するという手法がある。
　本研究では宇宙の大規模構造によって宇宙マイクロ
波背景放射 (CMB)が曲げられる効果である、CMB

弱重力レンズ効果との相互相関に着目する [Tanaka

et al. (2019)]。 CMB を強く曲げる領域は高密度
領域であり、そこには HI が存在する。したがって
21cm線のシグナルとCMB弱重力レンズ効果は相関
を持つことが期待される。また、21cm線の前景放射
は CMB弱重力レンズ効果と相関しないと考えられ
るため、相互相関により純粋な 21cm線のシグナルを
取り出すことが可能である。先行研究ではシグナル
を仮定し、SKA観測における機器由来のノイズと大
気由来のノイズを想定して、HI存在量の推定精度を
予測している。本研究ではシグナルを仮定せず、シ
ミュレーションを用いて模擬的に 21cm線強度マッピ
ングとコンバージェンスマップを作成し、これらの
相互相関からHI存在量の推定を試みる。そして、相
互相関によって正しくHI存在量が決められるか評価
を行う。
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2 基礎物理
2.1 21cm線
　HIの 1s軌道は陽子と電子のスピンの向きによっ

てエネルギー準位が分裂し、これを超微細構造とい
う。分裂したエネルギー準位間の遷移が起こる際、エ
ネルギー差に対応する波長 21cmの電磁波が放出、吸
収される。この電磁波のことを 21cm線と呼ぶ。21cm
線シグナルの放出される地点の赤方偏移に応じて波
長 λが

λ = 21(1 + z)[cm] (1)

と赤方偏移して観測されるため、見る波長を選ぶこ
とで、任意の距離の HI の分布を調べることができ
る。ここで、zは宇宙論的赤方偏移である。21cm線
の背景光として、宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)が
存在するため、21cm線はCMBの輝度温度の差とし
て観測され、

δTb(n, z) = T (z)×
(
1 + δHI −

dvp
dr

1 + z

H

)
, (2)

T (z) =
3

32π

hc3A10

kν221

n̄HI(z)

(1 + z)H(z)

(
1− Tγ

TS

)
, (3)

となる。ただし、A10はアインシュタインの A係数
と呼ばれ、21cm線の自然放射の度合いを表す。n̄HI

は物理座標における HIの平均数密度であり、δHIは
HIの密度揺らぎを表す。ν21 = 1420[MHz]は静止系
での 21cm線の周波数を表す。H(z)はハッブルパラ
メータと呼ばれ、宇宙の膨張率を表す。vp は HIの
固有速度である。Tγ(z) = TCMB × (1 + z)は赤方偏
移 zにおける光子の輝度温度である。TS はスピン温
度と呼ばれる量で、HIの超微細構造の 2つのエネル
ギー状態間の占有数の比から定義される温度である。
nは観測方向を表す単位ベクトルである。hはプラ
ンク定数、kはボルツマン定数、cは光速である。今
回着目している再電離期以降では、宇宙に存在する
ガスは X 線による加熱を強く受け、TS ≫ Tγ とな
るため、式 (3)はスピン温度によらない結果となる。
HIの平均数密度 n̄HI を宇宙の臨界密度 ρc = 3H2c2

8πG

で規格化した無次元量をHI存在量と呼び、以下で定
義する。

ΩHI ≡
n̄HImpc

2

ρc
. (4)

　mpは陽子の質量であり、Gは万有引力定数である。

2.2 CMB弱重力レンズ効果
　一般相対性理論により、光の軌道は重力により

曲げられることが示される。CMBは我々に届くまで
に、銀河団などの高密度領域やボイドと呼ばれる低密
度領域を通るため、観測されるCMBは元々のCMB

に対し、増光や変形を受ける。この効果を CMB弱
重力レンズ効果という。増光はコンバージェンス、変
形はシアーと呼ばれる量によって記述される。今回
着目するコンバージェンスは以下で表される。

κ(n) =

∫ χCMB

0

dχKδ(χn, z), (5)

K(χ, z) =
3

2
Ωm0

(
H0

c

)2
(χCMB − χ)χ(1 + z)

χCMB
.

(6)

ここで、χ = χ(z)は観測者からレンズ天体までの共
動角径距離であり、δは物質の密度揺らぎである。物
質のうち暗黒物質が 80%程度を占めるので、今回は
簡単のため δdm で代用する。

3 手法
3.1 相互相関
二つの密度揺らぎを統計的に評価する指標として

相互相関がある。3 次元の場 A(x), B(x) のフーリ
エ空間における相互相関はクロスパワースペクトル
PAB(k)と呼ばれ、以下で定義される。

⟨Ak1Bk2⟩ = (2π)3δD(k1 − k2)PAB(k1). (7)

特に 21cm線強度マップやコンバージェンスマップ
は各々、3次元の密度揺らぎの分布を 2次元球面上
に射影したものである。3次元の場の 2次元球面上
への射影を Ã(n), B̃(n)で表し、以下で定義する。

Ã(n) =

∫
dχ FA(χ)A(χn), (8)

FAはカーネルと呼ばれる量である。2次元球面上に射
影された場に対する統計量として角度クロスパワース
ペクトルというものがあり、これは Ã(n), B̃(n)の球
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面調和関数展開係数の積の統計平均として表される。

CAB
l = ⟨ÃlmB̃∗

lm⟩, (9)

≃
∫

dχ

χ2
FA(χ)FB(χ)PAB

(
l + 1

2

χ

)
.(10)

角度クロスパワースペクトルは角度スケール π
l 離れ

た 2点の間の相関の強さを表す。ただし、式 10への
変形では l ≫ 1という小角度近似を用いている。A

と Bにそれぞれ 21cm線強度マップとコンバージェ
ンスマップを当てはめた時、これらの角度クロスパ
ワースペクトルは以下で表される (Sarkar 2010)。

CHI−κ
l ≃ T (z)K(χ, z)bHID+(z)

2

χ(z)2
P

(
l

χ

)
. (11)

ここで、D+(z)は線形成長因子と呼ばれ、揺らぎの
時間発展を表す。物質優勢期において、D+ ∝ 1

1+z

という時間発展をするため、赤方偏移 z における密
度揺らぎは

δ(χn, z) = D+δ(χn, z = 0), (12)

=
1

1 + z
δ(χn). (13)

と書き表すことができる。P (k)は現在の物質分布に
おける自己相関のパワースペクトルであり、

P (k) = ⟨δ̃0(k)δ̃∗0(k)⟩. (14)

　今回は簡単のためHI分布の密度揺らぎと物質分布
の密度揺らぎの間には線形バイアスの関係 δHI = bHIδ

があると仮定する。コンバージェンスのカーネルは
nに対して大きな広がりを持った形をしており、固
有速度はランダムだと考えられるため、固有速度に
由来する、21cm線の輝度温度由来の異方性はキャン
セルされるはずである。したがって、この項は無視
できる。

3.2 シミュレーション
21cm線強度マップとコンバージェンスマップをシ

ミュレーションデータから模擬的に再現するために
は暗黒物質分布とHIガスの分布が必要となる。今回
は Takahashi et al. (2017)によるレイトレイシング
シミュレーションを用いた。N体シミュレーション

はボックスサイズ (150Mpc/h)3 の 3次元の N体シ
ミュレーションから 2次元のシェルの暗黒物質分布と
コンバージェンスマップを作成している。z = 5.342

から現在までの暗黒物質分布はシミュレーションの
結果を用い、最終散乱面の赤方偏移 zCMB = 1100か
ら z = 5.342までの暗黒物質分布は線形理論から計
算している。zCMBから現在まで暗黒物質の周りを通
る光の屈折を計算することにより、コンバージェン
スマップを作成している。
　本研究では、N体シミュレーションで得られた 2

次元の暗黒物質分布に対して、バイアスパラメータ
を bHI = 2[Tanaka et al. (2019)]、HI 存在量を
ΩHI = 5.2× 10−4として HIの分布を計算し、式 (2)

を用いて 21cm線の強度マップを作成する。得られ
た 21cm線の強度マップとコンバージェンスマップ
から角度クロスパワースペクトルを測定する。そし
て、式 (11)の理論モデルを用いて ΩHI を推定する。

4 結果と考察
この節では、得られた結果の紹介を行う。CHI−κ

l の
計算結果を図 1に示す。丸印は今回シミュレーション
より計算した CHI−κ

l の隣接する lにおける相加平均
であり、エラーバーは標準偏差を表す。実線は今回シ
ミュレーションに加えた真のΩHIの値を式 (11)に代
入した理論曲線である。ここで、式 (14)はスペクト
ル指数を ns = 0.965、物質の存在量を Ωm0 = 0.316

として線形理論によって求めた。図 1より、実線は
全てのビンにおいてエラーバーの中に入っているこ
とがわかる。得られたデータに対し、最尤法を用い
てHI存在量を推定した結果を表 1に示す。推定した
誤差の範囲内に入力したHI存在量は含まれているた
め、相互相関によってHI存在量が正しく復元できる
ことがわかった。ただし、式 (11)を見ると、bHIΩHI

という形で入っているため、バイアスパラメータと
HI存在量は完全に縮退してしまうため、今回の手法
で ΩHIを単独で決めることはできないことに注意し
ておく。
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表 1: HI存在量推定結果と理論値の比較
入力値 [10−4] 推定値 [10−4]

ΩHI 5.2 6.0+1.3
−1.3(95%CL)

5 結論
再電離終了後の HI 存在量の新しい推定手法とし

て、21cm線強度マッピングがある。しかし強い前景
放射が 21cm線シグナルを汚染してしまう。この問
題を解決するために 21cm線強度マッピングとCMB

弱重力レンズ効果の相互相関を計測する手法がある。
本研究では 21cm線強度マップと CMB弱重力レン
ズのコンバージェンスマップをシミュレーションに
より作成し、これらの相互相関を測定した。計算結
果を理論モデルと比較することでHI存在量を推定し
た。その結果推定したHI存在量はシミュレーション
に加えたHI存在量と整合した。つまり、相互相関に
よりHI存在量を推定することは可能であると考えら
れる。

6 展望
今回は暗黒物質とHIの密度揺らぎのずれをを表す

HIバイアスを線形バイアスと仮定したという非常に
簡単なモデルを用いてHI存在量の推定を試みた。し
かし、実際には小スケールでは星形成や銀河形成過
程などにより線形バイアスがからずれるという結果
がシミュレーションを用いた先行研究により示唆さ
れている。実際の宇宙に対し、相互相関の手法がHI

存在量推定に有効か判断するためには、より現実の
宇宙に近いHI分布の作成と、より複雑なモデリング
が必要となるだろう。
　イントロダクションで話したように、相互相関の
手法には前景放射の影響を取り除けるという利点が
あると考えられているが、実際に前景が推定にどれ
ほど影響するか検証する必要がある。将来研究では、
試験的に前景をシグナルに加えて CMB弱重力レン
ズ効果との相互相関により、HI存在量を正しく復元
するかを確かめる。

図 1: CHI−κ
l の計算結果と理論曲線の比較。丸印はシ

ミュレーションより得た CHI−κ
l の計算結果であり、

実線はシミュレーションに加えたΩHIを式 (11)に代
入した時の理論曲線である。
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21-cmઢΛ༻͍ͨখεέʔϧͷॳظύϫʔεϖΫτϧͷ੍ݶ

܊ݹ ࠃ େֶେֶӃݹ໊) ཧֶڀݚՊɹӉࣨڀݚ)

Abstract

ϏοάόϯཧͷӉॳظʹؔ͢Δॾͷղܾࡦͱͯ͠Π ϯϑϨʔγϣϯཧ͕͋ΔɻΠϯϑϨʔγϣϯ

Ϟσϧແʹଘ͢ࡏΔͨΊɺͦͷϞσϧΛ੍͢ݶΔඞཁ͕͋Δɻͦͷํ๏ͷ ҰͭʹॳظύϫʔεϖΫτϧʹ

ΑΔ੍͕͋ݶΔɻॳظύϫʔεϖΫτϧͷ੍ݶӉϚΠΫϩഎࣹ์ܠͷ؍ଌͳͲ͔ΒಘΒ Ε͖͕ͯͨɺখ

εέʔϧଆ ( k ≥ 1Mpcʵ 1) ෆఆੑ͕େ͖͍ɻۙ͞Ε͍ͯΔ ultracompact minihalo (UCMH)

ͱ͍͏ఱମΛ༻͍Δ͜ͱͰখεέʔϧଆʹ੍ݶΛ՝ͤΔՄ ੑ͕͋Δ (Ricotti et al. 2009)ɻUCMH ɺ

ํภҠ z = 1000 ఱମͰ͋Γɺີ༳Β͗ͷେ͖͕͞ີߴ͞ΕΔܗʹ 10−3 ≤ δ ≤ 0.3 Λ ຬͨ͢ߏʹ࣌

͞ΕΔܗ͍͓ͯʹํภҠߴ͞Ε͏Δɻܗ UCMH ɺۭؒతʹίϯύΫτͰ͋ΓɺॳظύϫʔεϖΫτ

ϧͷଆͷൣғʹ੍ݶΛ͚ͭΔ͜ͱ͕ظ͞ΕΔɻຊڀݚͰɺ21-cm ઢΛ༻͍ͯ UCMH ͷଘࡏ

Λ͚ͭΔ͜ͱΛతͱ͢Δɻ21-cmݶ੍ʹύϫʔεϖΫτϧظΛ՝͠ɺখεέʔϧଆͷॳݶ੍ʹྔ ઢͱɺத

ੑਫૉͷඍߏࡉ༝དྷͷి࣓Ͱ͋Δɻ2020 લʹ؍ଌΛ։࢝͢Δ Square Kilometre Array(SKA)

ʹΑͬͯ z = 30 ఔ·Ͱͷ؍ଌ͕ظ͞ΕΔࠐݟΈͰ͋ΔɻӉి࠶ΑΓेҎલͰ͋Δ͔Βɺ UCMH

தੑਫૉΨεΛͭ࣋ͱ͑ߟΒΕΔɻͦͷͨΊUCMH ෦ͷதੑਫૉʹ༝དྷ͢Δ 21cm ઢ͕؍ଌͰ͖Δͱظ

͞Ε ΔɻຊߨԋͰɺUCMH ͷதੑਫૉີ͓ΑͼԹΛϞσϧԽ͢Δ͜ͱͰɺݸผͷ UCMH

ͷ 21-cm ઢγάφϧ Λಋग़͢Δख๏Λհ͢Δɻ(Komatsu & U.Selijak 2001) ͦͯ͠ɺSKA ͷײ

Λྀ͢ߟΔ͜ͱʹΑΓɺUCMH ͷଘݶ੍ʹྔࡏΛ༩͑ΔՄੑʹ͍ͭ ͯٞ͢Δɻ·ͨɺͦͷ݁Ռ͔Βɺ

k ≥ 1Mpcʵ 1 ͷখεέʔϧ ଆͷॳظύϫʔεϖΫτϧͷ੍ݶʹ͍ͭͯٞ͢Δɻ

1 Introduction

ɺΠϯϑϨʔγϣϯϞσϧΛද͢ΔӉࡏݱ

ॳظͷཧߏػʹؔͯ͠ɺະͳྖҬ͕ଟ͘ଘ͢ࡏ

Δɻͦͷཧ͔ߏػΒ༧͞ݴΕΔॳظύϫʔεϖΫ

τϧ؍ଌʹ͓͍ͯɺk ≥ 10Mpc−1 ͷখεέʔϧ

Ͱෆఆੑ͕େ͖͍ (Bringmann et al. 2012)ɻͦ

ͷྗڧͳ୳ࡧखஈͱͳΔఱମͷҰͭʹ ultracompact

minihalo(UCMH)͕͋ΔɻUCMHӉͷΕ্͕

Γͷظ࣌ʹओʹܗ͞ΕɺμʔΫϚλʔʢDM)͕Ϗ

ϦΞϧ่յͯ͠ܗ͞Ε͏ΔఱମͰ͋Δɻ͜ͷΑ͏

ͳӉͷΕ্͕ΓۙͰܗ͞ΕΔఱମɺඇৗʹ

ίϯύΫτͳߏͰ͋ΔͨΊɺDMͷରফ໓ʹΑΔ γ

ઢ͕ੜ͡ΔՄੑॏྗϨϯζʹΑΔޮՌ͕ظ͞

Ε͍ͯΔ (Bringmann et al. 2012)ɻ͜ͷΑ͏ͳఱମ

ະͩݕग़͞Ε͍ͯͳ͍͕ɺ؍ଌ͔Βͦͷଘྔࡏʹ੍

ଌ͔ΒUCMHͷଘ؍Λ༩͑Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻγઢݶ

Λ༩͑Δ͜ͱʹΑͬͯɺରԠ͢Δεέʔϧݶ੍ʹྔࡏ

ͷॳظύϫʔεϖΫτϧʹ্ݶΛ༩͖͑ͯͨ (Delos

et al. 2018)ɻ ͔͠͠ɺγઢʹΑΔ੍ݶɺμʔΫϚ

λʔରফ໓Λ͍ͯ͑ߟΔͨΊɺμʔΫϚλʔͷੑ࣭ʹ

ґଘͯ͠͠·͏ɻͦ͜ͰɺUCMHͷॏྗϙςϯγϟ

ϧதʹόϦΦϯ͕མͪࠐΈॳ H2 Ψεͷੜ

ͱͳΔ͜ͱ͕ࣔࠦ͞Ε͍ͯΔ͜ͱ͔Βݯ (Ricotti et

al. 2009)ɺզʑUCMH͕த৺෦ʹ࡞Δਂ͍ॏྗϙ

ςϯγϟϧʹதੑਫૉ͕ (HI)མͪࠐΈɺ(HI)͔Β์

ࣹ͢Δ 21cmઢʹணͨ͠ɻ͜ͷϞσϧΑ͘Β

Ε͍ͯΔ (HI)ͷੑ࣭ʹΑܾͬͯ·ΔͨΊɺμʔΫϚ

λʔͷੑ࣭ʹґΒͳ͍ɺΑΓීวతͳ༧ݴΛ͢Δ͜

ͱ͕Ͱ͖Δɻ

UCMHͷ DM ີΑ͘ΒΕ͍ͯͳ͍ͨΊɺ

ରশ่յϞσϧ͔Β༧͞ΕΔٿ DMີϓϩϑΝ

ΠϧͰղੳ͕ߦΘΕ͍͕ͯͨɺຊདྷͦΕͱҟͳ

Δ DMີϓϩϑΝΠϧʹͳΔ͜ͱ͕ɺγϛϡϨʔ

γϣϯͷ݁Ռ͔Βࣔ͞Ε͍ͯΔ (Delos et al. 2018)ɻ

զʑ͜ͷํ͑ߟΛݩʹղੳΛ͏ߦɻ

۩ମతͳڀݚखॱͱͯ͠ɺϐʔΫ౷͔ܭΒ
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UCMH ͷଘྔࡏΛԾఆ͠ɺഎܠ 21cm ઢڧΛݟ

ੵΔɻੈ࣍ʹߋిׯবܭͰ͋Δ SKAͷ؍ଌΛ

ఆͯ͠ UCMHͷଘݶ্ʹྔࡏΛ༩͑Δɻ͜Εʹ

ΑͬͯͨΒ͞ΕΔॳظύϫʔεϖΫτϧͷ੍ݶΛ

ٞ͢Δɻ

2 Methods/Instruments

and Observations

͜ͷষͰUCMH1ͨ͋ݸΓͷًԹΛ͠ࢉܭɺ

ͦΕ͔Β UCMH͔ΒͷഎًܠԹΛࢉग़͢

Δɻͦͯ͠ɺUCMHݯىͷ༳Β͗ͷࢄΛਪఆ͠ɺ

ॳظύϫʔεϖΫτϧͷ੍ݶΛ͢ࢉܭΔɻ

2.1 UCMH1ͨ͋ݸΓͷًԹͷੵݟ
Γ

͜ͷઅͰɺUCMH1ͨ͋ݸΓͷًԹͷੵݟ

ΓΛ͢Δɻखॱͱͯ͠ɺ·ͣ UCMHͷ DMີ

ϓϩϑΝΠϧΛԾఆ͠ɺ੩ਫѹฏ͔ߧΒ (HI)Ψε

ີͱ (HI)ΨεԹͷϓϩϑΝΠϧΛࢉग़͠ɺͦΕ

͔ΒޫֶతްΈ͕ࢉܭͰ͖ΔɻͦΕ͔Βߋʹࣹ༌

ૹํఔࣜΛղ͘͜ͱͰɺUCMH1ͨ͋ݸΓͷًԹ

ΛੵݟΔ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻɹ·ͣզʑUCMHͷ

DMີϓϩϑΝΠϧɺ

ρdm

(
r

rs

)
=

ρs
(

r
rs

) 3
2
(
1 + r

rs

) 3
2

, (1)

ΛԾఆ͢Δ (Moore et al. 1999)ɻ͜Ε͔Β DMີ

ϓϩϑΝΠϧͱΨεͷѹྗͷ੩ਫѹฏߧͷؔ

ρ−1
gas(x)

dPgas(x)

dx
= −GM(r)

r2
, (2)

͔Βࢉग़͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ·ͨɺϏϦΞϧܘ r =

rvirʹ͓͍ͯɺDMີͱΨεີͷޯ͕Ұக͢Δ

ͱ͍͏ڥք݅Λ՝ͯ͠ɺத৺ԹͱൺൺΛࢉग़

ͨ͠ (Komatsu & U.Selijak 2001)ɻΨεີͱDM

ີ͔Β UCMHͷޫֶతްΈ͕ࢹઢํ Rͱিಥ

ύϥϝʔλ αͷؔͱͯ͠

τν(α, R) =
3c2T∗A10

8πν2

∫ R

−Rmax

n0(l)φD(ν, R)

Ts(l)
dR,

(3)

ΕΔ͞ࢉܭ͕ (Furlanetto, & Loeb 2002)ɻ͕ͨͬ͠

ࣹͯ༌ૹํఔ͔ࣜΒًԹ͕ࢹઢํRͱিಥ

ύϥϝʔλ αͷؔͱͯ͠

Tb(α) =

∫ Rmax

0
Ts(l)e−τν(α,R) dτν

dR
dR, (4)

Δɻ͜ΕΛিಥύϥϝʔλ·ٻ͕ αͰ໘ੵॏΈ͖

ฏۉΛͱΔ͜ͱʹΑΓɺϋϩʔ ΓͷًԹͨ͋ݸ1

 Tb,ave ͷදࣜ

Tb,ave =

∫ 1
0 Tb(α)2παr2virdα

πr2vir
= 2

∫ 1

0
Tb(α)αdα,

(5)

Δɻ·ٻ͕

2.2 UCMHͷฏݸۉີͷࢉܭ

UCMH ͷॳظύϫʔεϖΫτϧΛԾఆ͢Δͱ

UCMH ͷฏݸۉີ nUCMH ग़Ͱ͖Δɻͦࢉ͕

͜ͰզʑɺUCMH Λܗ͢Δͷʹඞཁͳॳظύ

ϫʔεϖΫτϧɺϐʔΫܕΛԾఆͨ͠ɻ͢ͳΘͪɺ

MatterॳظύϫʔεϖΫτϧ Pδ(k)ɺ

Pδ(k) = AD2(a)ksδ(k − ks), (6)

ͱॻ͚Δɻ͜͜Ͱ D(a)ઢܗҼࢠͰ͋Δɻࣜ

(11)͔ΒɺۂॳظύϫʔεϖΫτϧ Pξ(k)ʹม

͢Δͱɺ

Pξ(k) = A0ksδ(k − ks), (7)

͕ಘΒΕΔɻ

ϥϯμϜΨεͷϐʔΫ౷ܭʹ͓͍ͯɺPδ(k)

ͷৼ෯Aͱ nUCMH ɺؔ࿈͚ͮΒΕɺnUCMH ɺ

ϐʔΫ͞ߴΛಛ͚ͮΔྔ ν = δ/A
1
2 acollΛ༻͍ͯɺ

n =
k3s

(2π)23
3
2

∫ ∞

δc/A
1
2 acoll

e−ν2/2f(ν)dν, (8)

ͱͳΔ (Delos et al. 2018)ɻks ϐʔΫͷͰɺ

f(ν) BBKS(1986) Eq.(A.15)Λ༻͍ͨɻ

2.3 എًܠԹͷࢉܭ

Ӊͷฏݸۉ͕ٻ·ͬͨͷͰɺഎًܠԹ

 T̄b ΛٻΊΔ͜ͱ͕Ͱ͖ɺ

T̄b =
c(1 + z)4

ν0H(z)

∫ Mmax

Mmin

∆νeffTb,ν0A
dn

dM
dM, (9)
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͔ΒࢉܭͰ͖Δɻ͜͜Ͱɺ∆νeff υοϓϥʔޮՌ

ʹΑΔઢϓϩϑΝΠϧͷ͕ΓΛද͠ɺAϋϩʔ

ͷ̎ࢹݩ࣍ઢํ໘ੵΛද͢ɻ

2.4 ॳظύϫʔεϖΫτϧͷ੍ݶͷࢉܭ

લઅͰഎًܠԹΛٻΊ͕ͨɺ࣮ࡍʹɺϋ

ϩʔͷݸີ͕؍ଌ͢ΔॴʹΑͬͯΏΒ͍Ͱ͍

ΔͨΊɺًԹ؍ଌํʹΑͬͯҟͳΔΛࣔ

͢ɻSKAͰɺ؍ଌํʹΑΔًԹͷࢄΒΓ

۩߹ɺ͢ ͳΘًͪԹͷ؍͕ࢄଌͰ͖ΔɻUCMH

͕ flatCDM Ϟσϧͷີ༳Β͗ ⟨δ2matter⟩ʹै͏ͱ
͠ɺઢܗόΠΞεͷޮՌແࢹͰ͖Δ΄Ͳখ͍͞ͱ

ͯ͠ɺًԹͷࢄ ⟨T 2
b ⟩͕ɺ

⟨T 2
b ⟩ = ⟨δ2matter,w⟩T̄ 2

b , (10)

ͱॻ͚Δɻͨͩ͠ɺ͜͜Ͱ flatCDM Ϟσϧͷີ

༳Β͗ ⟨δ2matter⟩؍ଌʹΑΔͷ੍ݶΛྀͯ͠ߟɺ
⟨δ2matter,w⟩ͱͨ͠هɻैͬͯɺًԹͷٻ͕ࢄ·
ͬͨͨΊɺUCMHͷγάφϧͷ୳Մੑ͕ٞ͢Δ

͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ21cmઢͷͦͷଞͷγάφϧͱͯ͠ߟ

͑ΒΕΔͷɺIGMʹΑΔًԹͷࢄ ⟨T 2
b,IGM ⟩

ͱϊΠζʹΑΔًԹͷࢄ ⟨T 2
b,NOISE⟩͕͋Δ͕ɺ

⟨T 2
b,IGM ⟩ ≥ ⟨T 2

b,NOISE⟩Ͱ͋ΔͨΊɺ⟨T 2
b,UCMH⟩ ≤

⟨T 2
b,IGM ⟩ͱͳΔΑ͏ͳ੍ݶΛ՝ͤ UCMHͷݸ

ີʹ্͚͕ͭݶΒΕΔͨΊɺॳظύϫʔεϖΫτ

ϧʹ੍ݶΛ͚ͭΔ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ

2.5 ॳظMatterύϫʔεϖΫτϧ͔Βॳ
ύϫʔεϖΫτϧͷมۂظ

ӉͷॳظMatterύϫʔεϖΫτϧͷ͞ߴ A͔

ΒӉͷۂ༳Β͗༝དྷͷύϫʔεϖΫτϧ A0 ͷ

ม (11)ࣜͰද͞ΕΔɿ

A0 =
(Ωr/Ωm)2A

81
[
− 7

2 + γE + ln
(

4
√
Ωrks√

3H0Ωm

)]2 . (11)

3 Results

ࣜ (5)͔ΒٻΊ࣭ͨྔ͝ͱͷ UCMH Γͨ͋ݸ1

ͷฏًۉԹ Tb,ave ʹ͍ͭͯΛਤ 3ʹࣔ͢ɻਤ͔

Βɺ࣭ྔ͕େ͖͘ͳΔͱɺ࣭ྔͷ૿Ճʹରͯ͠ɺฏۉ

ًԹ Tb,ave ͕΄ͱΜͲҰఆʹͳΔɻ͜Εɺ࣭

ྔ͕ेେ͖͍߹ʹ͓͍ͯɺUCMHͷޫֶతްΈ

ͷݮগ͢ΔӨڹʹΑًͬͯԹͷ૿Ճ੍͕͞Ε

ΔͨΊͰ͋Δɻ

ਤ 1: UCMH Γͷͨ͋ݸ1 Tb,aveͱMUCMH ͷؔ

ɺํภҠʹ࣍ z = 1000 ʹ͓͍ͯɺϐʔΫ౷

ࣜ͏ैʹܭ (8) Ίͨٻͯͬैʹ UCMH ͷݸີ

nUCMH ͱॳظύϫʔεϖΫτϧͷϐʔΫͷ͞ߴ A

ͷؔΛਤ 1ʹࣔ͢ɻA͕େ͖͘ͳΔͱɺݸີ

nUCMH ΄ͱΜͲҰఆͱͳΔɻ͜ΕɺϐʔΫͷߴ

͞Λେ͖͍ͯ͘͘͠ͱɺz = 1000ʹ͓͍ͯɺUCMH

Λ࡞ΔશͯͷϐʔΫͷີΏΒ͗ δpeak ͕ δc Λ

͑ͯɺݸີ͕ͦΕҎ্૿͑ͳ͍͜ͱΛ͍ࣔͯ͠

Δɻࣜ (10)͔ΒUCMHͷًԹͷࢄΛࢉग़͠ɺ

IGMͷًԹͱൺֱͯ͠ॳظύϫʔεϖΫτϧΛ

֤ϐʔΫ ks͝ͱʹ্ݶΛ͚ͭͨؔΛਤ??ʹࣔ

͢ɻ·ͨ͜ͷਤΛඳ͘ࡍɺࣜ (11)Λ༻͍ͯɺॳظ

࣭ύϫʔεϖΫτϧ AΛॳۂظύϫʔεϖΫτϧ

A0 มͨ͠ɻzcoll ɺUCMHͷܗ͞Εͨํ

ภҠΛද͢ɻͦ͏͢Δͱɺzcoll = 1000ͷ࣌ΑΓɺ

zcoll = 800ͷ࣌ͷ͕͍͍͕ͯͭݶ੍͍ڧΔ͜ͱ͕Θ

͔Δɻ͜Εɺີ༳Β͕͕͗ઢܗҼࢠͰ

͍ͯͨ͘͠Ίɺzcoll = 800ͷ่͕յ͍ͯ͠ΔϐʔΫ

͕ଟ͍ͨΊͰ͋Δɻ
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ਤ 2: UCMH Γͷͨ͋ݸ1 Tb,aveͱMUCMH ͷؔ

ਤ 3: ϐʔΫ ksͱॳۂظύϫʔεϖΫτϧA0

ͷؔ

4 Conclusion

UCMHͷ 21cmઢ؍ଌʹΑΔॳظύϫʔεϖΫτ

ϧͷ੍ݶͷՄੑʹ͍ͭͯٞͨ͠ɻࡏݱͷ γ ઢͷ

ɺ10Mpc−1͍͓ͯʹݶ੍ ≤ k ≤ 104Mpc−1ͷൣғͰ

ɺA0 ≤ 3× 10−7ΑΓ͚͔͕ݶ੍͍ڧΒΕ͓ͯΓɺ

զʑͷ༩͑Δ੍ݶΑΓ͍ڧ (Delos et al. 2018)ɻ͠

͔͠ɺγ ઢʹΑΔ੍ݶʹɺWIMPʹΑΔରফ໓Λ

Ծఆ͍ͯ͠ΔͨΊɺDMͷੑ࣭ʹେ͖͘ґଘ͢Δͷ

ʹର͠ɺզʑͷϞσϧ DMͷੑ࣭ʹґଘ͠ͳ͍Ϟ

σϧͰ͋ΔͨΊɺΑΓීวతͳ༧ݴͰ͋Δ͜ͱ͕ݴ

͑Δɻ
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21cm-LAE cross-correlation を用いた21cm線シグナルの検出可能性

口ノ町 瑛 (熊本大学大学院 自然科学教育部)

Abstract

　誕生して間もない宇宙は、高温高密度のプラズマ状態で存在していた。やがて宇宙膨張による温度の低下

によって陽子と電子が再結合し、中性水素が生成される。その後、初代星や初代銀河の形成に伴って、宇宙

に存在するほとんどの中性水素が電離される。この時期を宇宙再電離期と呼ぶ。

　しかし宇宙再電離期について、電離開始時期を始め、電離源や電離プロセスはまだ観測的には未解明であ

る。この宇宙再電離期を捉えるには、当時の宇宙を満たしていた中性水素が放射する電磁波である 21cm線

の観測が有効である。しかし、宇宙再電離期の 21cm線は非常に微弱であるのに加え、21cm線の観測は銀

河系シンクロトロン放射や系外電波などの強烈な前景放射によって妨げられている。そのため、前景放射の

影響を軽減、回避することが求められる。そこで本研究では、21cm線の放射強度と銀河分布の相互相関に

着目した。21cm-LAE相互相関を計算し、21cm線シグナルの感度を見積もり、検出可能性を示した。

1 Introduction

　暗黒時代の中性水素は、初期の恒星や銀河

が放射する紫外線光子や X 線光子によって電離

された。この時代は宇宙再電離期と呼ばれる。宇

宙再電離期を調査するためには中性水素から放

射される 21cm 線の観測が有効であるとされてい

る。現在、MurchisonWidefieldArray(MWA) や

LOwFrequencyARray(LOFAR) などの望遠鏡が

21cm 線の観測を行なっている。これらの望遠鏡の

感度は、宇宙再電離期の中性水素分布のイメージを

得るためには十分でないが、熱雑音だけを考慮する

ならば、中性水素分布の統計的性質を調査するには

十分である。

　 21cm線シグナルに対して銀河系シンクロトロン

や系外シンクロトロンなどの前景放射は強力であ

る。21cm 線シグナルは一般的に数 mK であるが、

前景放射は 4桁以上大きい。そのため、前景放射に

埋もれた 21cm線シグナルを同定することは極めて

困難である。そこで、前景放射の影響を低減するた

めに 21cm線シグナルと銀河分布の相互相関に焦点

を当てる。前景放射は統計的に銀河分布に依存しな

いために、前景放射と銀河分布は相関を持たないと

考えれらる。

　もし、銀河が電離光子の主な放射源ならば、銀河

の周りの中性水素が最初に電離され、電離バブルが

形成される。一方で、電離バブルの外側の領域では

中性水素が電離されずに残る。そのため、21cm 線

シグナルと銀河分布の間には負の相関があると期待

される。この研究では、21cm シグナルと Lyman-

α emitter(LAE)の相互相関に注目する。LAEとは

121.6nmの波長の電磁波を強く放射する高赤方偏移

銀河のことである。これは、すばる望遠鏡、ケック

望遠鏡、ハッブル宇宙望遠鏡によって検出されてい

る。

　先行研究では相互相関シグナルの検出能が調

査された。この研究のシミュレーションは星形

成率、赤方偏移における中性水素率と宇宙マイ

クロ波背景放射の光学的厚みで構成される。最

初に、相互相関の基本的な特徴を確認し、相互

相関の赤方偏移による変化を調査する。そし

て、MWA または SquareKilometreArray(SKA)

で、深く狭い観測の Ultra-deep survey または

広く浅い観測の Deep survey による 21cm 観測

と、LAE の正確な赤方偏移を得ることができる

PrimeFocus Spectrograph(PFS) の追観測を用い

た場合、または用いない場合のすばる望遠鏡の

Hyper Suprime-Cam(HSC)による LAE観測との協

力によるクロスパワースペクトルの検出能を示す。
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2 21cm-LAE cross correlation

　赤方偏移された 21cm線は、CMBを背景電波源

とした相対的な輝度温度 δTb で観測される。

δTb =
Ts − Tγ

1 + z
(1− e−τν0 ) (1)

≈ 27xHI (1 + δnl)

(
1 + z

10

0.15

Ωmh2

) 1
2
(
Ωbh

2

0.023

)
mK

(2)

Ωm は物質の密度パラメータ、Ωb はバリオン

の密度パラメータ、h はハッブル定数で単位は

100 km s−1 Mpc−1である。この研究では宇宙再電離

期の後期を考えるため、Ts ≫ TCMB とする。

　 21cm-LAEクロスパワースペクトルを定義するた

めに、δTb の空間的なゆらぎを定義する。

δ21(x, z) ≡
δTb(x, z)− δTb(z)

δTb(z)
(3)

δTb(z) は δTb の空間平均である。同じように銀河

(LAE)の数密度ゆらぎも定義する。

δgal(x, z) ≡
ngal(x, z)− n̄gal(z)

n̄gal(z)
(4)

ここで ngal(x, z) は LAE の数密度で、n̄gal(z) は

ngal(x, z)の空間平均である。δ21と δgalはどちらも無

次元量である。δ̃21(k)と δ̃gal(k)を δ21(x)と δgal(x)

のフーリエ変換と定義すると、クロスパワースペク

トル P21,gal(k)は、⟨
δ̃21(k1)δ̃gal(k2)

⟩
≡ (2π)

3
δD(k1 + k2)P21,gal(k1)

(5)

で与えられる。ここで、δD(k)はディラックのデル

タ関数である。無次元クロスパワースペクトルは、

∆2
21,gal(k) =

k3

2π2
P21,gal(k) (6)

で与えられる。相互相関関数 ξ21,gal(r)は、

ξ21,gal(r) ≡ ⟨δ21(x)δgal(x+ r)⟩ (7)

で定義される。

3 Simulation data

3.1 Reionizationmodel

この研究の再電離シミュレーションは、初めに

高い解像度を伴う宇宙論的輻射流体力学 (radia-

tion hydrodynamics ; RHD) シミュレーションから

の電離源のサブグリッドモデルと IGM の clump-

ing factor を組み立て、輻射輸送の計算に対するモ

デルを使用する。そして銀河の電離光子生成率が基

準のモデル (midmodel)と、midmodelから 1.5倍大

きい earlymodelと、1.5倍小さい latemodelでクロ

スパワースペクトルの比較を行う。

3.2 Galaxy(LAE)model

擬似的な LAEのサンプルは 2つのステップによっ

て得られる。まず、それぞれの銀河の Ly-α光度を決

定する。次に、与えられた方向に沿った Ly-αの光

学的厚みによって IGMを通した Ly-αの遷移率を得

る。それぞれの銀河の電離構造は RHDシミュレー

ションで計算されるため、RHDシミュレーションの

結果から銀河の Ly-α光度を推定することができる。

4 Method

MWA と SKA による 21cm 線の観測と、Subaru

HSCと PFSの経過観測による LAE観測の組み合わ

せを考える。最初に、

P (k, µ) =
(
1 + βµ2

)2
P (k) (8)

とする赤方偏移空間の歪曲を考慮したパワースペク

トルに変換する。ここで µは kと視線の間の角度の

cosineである。β = Ω0.6
m (z)/bと bは bias factorであ

る。bias factorは b2gal(k) = Pgal(k)/PDM(k)によっ

て与えられる。PDM(k)はダークマターのパワースペ

クトルである。ここではこれをPdensity(k) ≈ PDM(k)

と仮定して計算する。Pdensity(k)はガス密度のパワー

スペクトルである。

　系統誤差なしでは、21cm輝度温度のパワースペク

トルの誤差は

δP21(k, µ) = P21(k, µ) +
T 2
sys

Btint

D2∆D

n(k⊥)

(
λ2

Ae

)2

(9)
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によって与えられ、Tsys はシステム温度で、Tsys ∼
280

(
1+z
7.5

)2.3
Kと推定される。Bは観測バンドパス、

tint は 21cm 線の観測時間である。D は 21cm 線の

観測体積までの共動距離で、共動的な観測幅∆Dは

∆D = 1.7
(

B
0.1MHZ

) (
1+z
10

) 1
2

(
Ωmh2

0.15

)− 1
2

によって与

えられる。n(k⊥)は波数ベクトルの観測される垂直

成分 k⊥ =
(
1− µ2

) 1
2 k における基線の数密度で、

r−2 で連続的に減少すると仮定する。Ae はそれぞ

れのアンテナタイルの有効面積で、λは観測された

21cm線の波長である。最初と 2番目の項はそれぞれ

sample varianceと熱雑音を表す。

　同様に、銀河観測の誤差は

δPgal(k, µ) = Pgal(k, µ) + n−1
gal exp

(
k2∥σ

2
r

)
(10)

によって与えられ、ngalは銀河観測における平均数密

度である。その逆数はショットノイズであるとされ、

k∥は波数の平行成分k∥ = µkである。σr = cσz/H(z)

であり、σzは銀河観測における赤方偏移誤差である。

ここでは、最初の項は sample variance で第 2 項が

ショットノイズと赤方偏移誤差の積である。

　 21cm観測と銀河観測の誤差を伴うと、クロスパ

ワースペクトルの誤差は

2
[
δP 2

21,gal(k, µ)
]
= P 2

21,gal(k, µ)+δP21(k, µ)δPgal(k, µ)

(11)

によって与えられる。第 1項はクロスパワースペク

トルの sample varianceを表し、第 2項は δP21(k, µ)

と δPgal(k, µ)の積である。

そして、それぞれの k のビンにおける SN比の合計

である全 SN比(
S

N

)2

total

=

Nbin∑
i

(
∆k

ϵki

)(
S

N

)2

i

(12)

を計算する。Nbin はビンの数、∆k はビンの大きさ

である。

5 Results

21cm-LAEクロスパワースペクトルは大スケール

で負の値、小スケールで正の値をとる。正相関は、

LAE周りの電離領域と電離バブル内の低密度な領域

の間の相関によって引き起こされると考えられる。

図 1: midmodelの z = 6.6における MWAまたは

SKAのDeep surveyのクロスパワースペクトル。上

図は PFSあり、下図は PFSなしである。

　 z = 6.6におけるMWAの Deep surveyの全 SN

比は、Ultra-deep surveyに比べてPFSありもなしも

わずかに良い。したがって、もし観測領域が平均よ

りも大きな相互相関振幅を持つなら、シグナルを検

出可能である。SKA-lowでは、感度が改善され、と

ても大きな SN比が期待される。z = 7.3におけるシ

グナルは、PFSなしではごくわずかであるが、PFS

を用いた場合は検出できる。したがって、SKAを用

いて宇宙再電離期の後期における相互相関の進化を

研究できる。

　図 1と 2を用いて 3つの再電離モデルの感度を比

較すると、検出可能性は強く再電離モデルに依存す

ることがわかる。earlymodelでは、PFSが利用可能

であっても、MWAでシグナルを検出するのは非常

に困難である。一方、latemodelでは、MWAは小ス

ケールで PFSなしでもシグナルを検出できる。

　図 3 は観測の広さと深さに対する latemodel の

MWA-Deep surveyと SKA-Deep surveyの全 SN比

の等高線を示す。観測領域を固定すると、より深い
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図 2: z = 6.6における PFSを用いたMWAまたは

SKAのDeep surveyのクロスパワースペクトル。上

図は earlymodel、下図は latemodelである。

LAEの観測を行なっても SN比があまり改善されな

いことがわかる。したがって、広く浅い LAE観測は

ある観測時間で大きな SN比を導く。

6 Conclusion

この研究では、21cm線シグナルの前景放射の影響

を取り除くために 21cm-LAE相互相関シグナルの検

出可能性を調査した。LAEが電離光子の主な源なら

ば 21cm 線放射は LAE の集団と負の相関をもつと

予想される。21cm-LAEクロスパワースペクトルは

大スケールで負、小スケールで正の値になる。そし

て、MWAと SKAによる 21cm線の観測と、HSCに

よる LAE観測の組み合わせを PFSによる追観測を

仮定して感度を計算し、シグナルと比べた。z = 6.6

において、SN比は Ultra-Deep surveyと比較して常

に Deep surveyの方が良いが、 z = 7.3を探査でき

るのはUltra-Deep surveyだけである。また、検出可

図 3: latemodelにおける z = 6.6で PFSを用いた

MWAと SKAの Deep surveyの SN比の等高線。

能性が強く再電離モデルに依存することがわかった。

HSCDeep field surveyとMWAを想定した観測では、

もし再電離が比較的にゆっくり続く (latemodel)な

らば、大スケールでシグナルを検出できるが、一方

で SKA はすべてのモデルでシグナルを検出するの

に十分な感度をもつ。

Reference
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F (R)gravityでのSchwarzshild-de Sitter black holes の

Anti-evaporation

木太久　稜 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

ブラックホールの anti-evaporationとはそのブラックホールの (apparnt)ホライズンの半径が座標時間の経

過とともに増加する現象である。この現象はよく知られるブラックホールの蒸発とは正反対のものである。

本講演で、2つのホライズンの半径がほぼ等しい Schwarzshild-de Sitter black hole(Nariai Black hole) は

F (R)gravityで anti-evaporationが古典的に起こることを紹介する。これは時空にある形の摂動を加え、その

初期の振舞いを見ることによって示される。最後に F (R)に具体的な形を入れそのモデルで anti-evaporation

が生じるか議論する。

1 Introduction

　 Anti-evaporationは R.Bousso & S.Hawkingに

よって初めて発見された。彼らは s波と one-loop 近

似を使って Nariai時空に量子補正をした (Bousso &

Hawking 1998)。そのあと得られた時空にある形の

摂動をかけ初期のホライズンの振る舞いを見ると初

期条件によっては evaporationつまりホライズンの

大きさが減少する、しかし一方で anti-evaporation、

つまりホライズンの大きさが増加することが見られ

た。今回これが F (R) gravityでは古典的に生じるじ

ることを紹介する。

2 F (R) gravity

F(R) gravityは Einstein Hilbert action∫
dx4

√
−g R

2κ
(κ =

8πG

c4
)

のRをRの関数 F (R)で置き換えて得られる理論で

ある。よって、その作用は∫
dx4

√
−gF (R)

2κ
(1)

また場の運動方程式は物質場も入れて

1

2
gµνF (R)−RµνF

′(R)− gµν□F ′(R)

+∇µ∇νF
′(R) = −κ

2
Tmatterµν (2)

となる。ここで F ′(R)は F (R)をRで微分して得ら

れる関数である。F (R) = Rとすれば確かにEinstein

方程式になっている。この F (R)の形によっては現

在の加速する宇宙、また宇宙初期のインフレーショ

ンを表すことができる。以下自然単位系 (c = ℏ = 1)

で考える。

3 Nariai spacetime

まず、真空中の場の方程式 (Tmatterµν=0)を考え,

R = constが一定の場合を考える。そうすると、式

(2)は
1

2
gµνF (R)−RµνF

′(R) = 0 (3)

となる。この式の両辺に gµν をかけると

2F (R)−RF ′(R) = 0 (4)

が得られる。この式を成立させる Rが存在するとし

その解を R0 とする。そうすると次の計量が場の方

程式 (2)の解であることが確かめられる。

ds2 = −f(r)dt2 + f−1(r)dr2 + r2dΩ2 (5)

f(r) ≡ (1− R0

12
r2 − 2MG

r
)

dΩ2 = dθ2 + sin2 θdϕ2 である。R0 > 0,MG > 0

の時、この計量を Schwarzshild-de Sitter spacetime

という。また、この計量は宇宙項を含んだ真空中の
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Einstein方程式の解にもなっている。

ここでこのブラックホールのホライズンの振舞につ

いて考察する。ホライズン位置は f(r) = 0となる r

である。f(r) = (r − r3R0

12 − 2MG)/rより分子が 0

になるところを求めればよいが、その分子を g(r)と

すると g(r)の極値は r± = ± 2√
R0
となる。この g(r)

は 3次関数で、3次の符号が負、g(0) = −2MG＜ 0

より g(r)がｒ > 0で 0になるには g(r+) ≥ 0であ

る必要がある。また g(r+) > 0のときホライズンが

2つあり g(r+) = 0のときホライズンが 1つになる。

g(r+) =
4

3
√
R0

− 2MGよりホライズンが 2つある時

は g(r+) =
4

3
√
R0

− 2MG > 0 ⇔ 0 < MG < 2
3
√
R0

である。この 2つのホライズンを rが小さいほうから

ブラックホールホライズン、コスモロジカルホライ

ズンという。この 2つのホライズンの間にある物体を

考えると、この物体はコスモロジカルホライズンを

超えることはできない。また、ブラックホールホライ

ズンの内側に入ってしまうとそのホライズンの外側

には抜け出せない。また、g(r+) = 4
3
√
R0

−2MG = 0

のときを考えるとMG = 2
3
√
R0
となる。よって g(r)

において R0を固定したままMGを変えることは関

数を上下に平行移動させていることと同じであるか

らMG → 2
3
√
R0

− 0で g(r) = 0を満たす正の 2つ

の rは一致する。つまり 2つのホライズンはこの極

限で一致する。以下

Λ ≡
√
R0

4

とする。このとき 2つのホライズンが一致する条件は

MG→ 1

3Λ
− 0 ⇔ 3MGΛ → 1− 0 (6)

となる。今から 2つのホライズンの大きさがほぼ等

しい場合を考える。これは 0 < ϵ≪ 1として

(3MGΛ)2 = 1− 3ϵ2

と書ける。このとき 2つのホライズンの間の領域を

張る次のような座標変換

t =
τ

ϵΛ
(7)

r =
1

Λ
(1− ϵ cosχ′ − ϵ2

6
) (8)

をすると ϵの 0次で

ds2 = − sin2 χ′

Λ2
dτ2 +

1

Λ2
dχ′2 +

1

Λ2
dΩ2 (9)

となる。この時空がNariai space timeである。χ′の

定義域は [0, π]である。ここで更に

sinχ′ =
1

coshχ
(10)

という座標変換をすると

ds2 =
1

(Λ coshχ)2
(−dτ2 + dχ2) +

1

Λ2
dΩ2 (11)

となる。座標変数 χの定義域は [−∞,∞]である。

4 Perturbation

上で得られた Nariai spacetime に摂動をかけるこ

とを考える。まず以下のような計量を考える。

ds2 = e2ρ(χ,τ)(−dτ2 + dχ2) + e−2ψ(χ,τ)dΩ2 (12)

ρ = − ln(Λ coshχ), ψ = lnΛ のとき Nariai space

time(11) を表す。そこで ρ, ψを以下のように置くと

ρ = − ln(Λ coshχ) + δρ, ψ = lnΛ + δψ (13)

Nariai spacetimeに摂動をかけた時空が得られる。こ

のとき、曲率の変化分は以下のように表される。

δR = 4Λ2(δψ − δρ)

+ Λ2 cosh2 χ(2δρ̈− 2δρ′′ − 4δψ̈ + 4δψ′′) (14)

ここで、ρ′, ρ̇はそれぞれ χ, τ についての微分である。

ψについても同様である。そして場の運動方程式 (2)

から次の摂動の式が得られる。

−F ′(4Λ2) + 2Λ2F ′′(4Λ2)

2Λ2 cosh2 χ
δR− F (4Λ2)

Λ2 cosh2 χ
δρ

−F ′(4Λ2)(−δρ̈+ 2δψ̈ + δρ′′ + 2 tanhχδψ′)

+ tanhχF ′′(4Λ2)δR′ + F ′′(4Λ2)δR′′

= 0 (15)

−−F ′(4Λ2) + 2Λ2F ′′(4Λ2)

2Λ2 cosh2 χ
δR+

F (4Λ2)

Λ2 cosh2 χ
δρ

−F ′(4Λ2)(δρ̈+ 2δψ′′ − δρ′′ + 2 tanhχδψ′)

+ tanhχF ′′(4Λ2)δR′ + F ′′(4Λ2)δR̈

= 0 (16)



135

2019年度 第 49回 天文・天体物理若手夏の学校

tanhχ(−2δψ̇F ′(Λ2) + F ′′(4Λ2)δṘ)

+(−2δψ̇′F ′(Λ2) + F ′′(4Λ2)δṘ′)

= 0 (17)

−−F ′(4Λ2) + 2Λ2F ′′(4Λ2)

2Λ2
δR− F (4Λ2)

Λ2
δψ

− cosh2 χF ′(4Λ2)(−δψ̈ + ψ′′)

− cosh2 χF ′′(4Λ2)(−δR̈+ δR′′)

= 0 (18)

式 (17)を解くと

−2δψF ′(4Λ2)+F ′′(4Λ2)δR =
Cτ (τ)

coshχ
+Cχ(χ) (19)

が得られる。ここで、Cτ (τ), Cχ(χ)はそれぞれ τ, χ

の任意関数である。F ′′(4Λ2) ̸= 0とし式 (19)を使っ

て式 (18)の δR0 を消去すると

1

α cosh2 χ
(2(2α− 1)F ′(4Λ2)δψ

+(α− 1)

(
Cτ (τ)

coshχ
+ Cχ(χ)

)
)

+□
(
3F ′(4Λ2)δψ +

Cτ (τ)

coshχ
+ Cχ(χ)

)
= 0 (20)

となる。ここで □ = − ∂2

∂τ2 + ∂2

∂χ2 で

α ≡ 2Λ2F ′′(4Λ2)

F ′(4Λ2)
=
F (4Λ)F ′′(4Λ2)

F ′(4Λ2)
2 (21)

である。中辺から右辺には式 (4)を使った。また式

(20)を導出する際も式 (4)を使った。さてこの解の

中に anti-evaporationを起こす解があることを示す。

そのために Cτ (τ) = Cχ(χ) = 0とする。そして δψ

の形を δψ = ψ0 coshωτ cosh
β χとする。このとき式

(20)は F ′(4Λ2) ̸= 0として

δψ

(
4− 2

α
− 3β(β − 1) + 3 cosh2 χ(−ω2 + β2)

)
= 0

(22)

よって、δψ ̸= 0でこの式が任意の χで成り立つため

の必要十分条件は

−ω2 + β2 = 0, 4− 2

α
− 3β(β − 1) = 0 (23)

すなわち

ω = ±β, β =
1

2

(
1±

√
19α− 8

3α

)
(24)

となる。βは α < 0 or α ≥ 8
19 のとき実数となる。

5 horizon tracking

apparentホライズンがどこに位置しているかを考

える。今、計量の形は

ds2 = e2ρ(χ,τ)(−dτ2 + dχ2) + e−2ψ(χ,τ)dΩ2 (25)

である。このとき動径方向に進む光の変位は ds2 = 0

となるように進むので

dτ = ±dχ, dθ = dϕ = 0 (26)

となる。よってこの光の測地線の接ベクトルは

kα = (
dτ

dλ
,±dτ

dλ
, 0, 0) = (e−2ρ,±e−2ρ, 0, 0) (27)

である。以下、+の方を outgoing,−を ingoingと呼

ぶ。またここで測地線はアフィンパラメーター λで

パラメトライズされているとした。このときこれら

光の膨張 θは

θ = ∇αk
α = −2

(
∂ψ

∂τ
± ∂ψ

∂χ

)
(28)

となる。前に与えた δψを代入すると

θ = −2δψ (ω tanhωτ ± β tanhχ) (29)

となる。よって、apparent ホライズン上では θ = 0

なので式 (24)より

coshωτ = coshχ (30)

が成立する。これは apparentホライズンの必要条件

を与える。この位置が正しく apparent ホライズン

を与えているかどうかは得られた位置 χの前後で式

(29)の符号を見なければならない。χが大きい、ま

たは小さいほうのどちらかで θのどちらともで負に

なっていればよい。

よって apparentホライズンが存在するときのホラ

イズンの半径は

e−δψh

Λ
=
e−ψ0 coshβ+1 βτ

Λ
(31)

となる。摂動は τ > 0のときにかけたとすると ap-

parentホライズンが存在するためには ψ0 > 0 、こ

のとき β < － 1のとき anti-evaporationが生じる.。

また ψ0 > 0で β > −1の場合 evaporationが起きる

(表参照)。
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表 1: θの値:ψ0 > 0, β = ω

χ … −ωτ … ωτ …

outgoihg + 0 − − −
ingoihg − − − 0 +

表 2: θの値:ψ0 > 0, β = −ω
χ … −ωτ … ωτ …

outgoihg − − − 0 +

ingoihg + 0 − − −

表 3: θの値:ψ0 < 0, β = ω

χ … −ωτ … ωτ …

outgoihg − 0 + + +

ingoihg + + + 0 −

表 4: θの値:ψ0 < 0, β = −ω
χ … −ωτ … ωτ …

outgoihg + + + 0 −
ingoihg − 0 + + +

6 Application

次のようなモデルを考える。

F (R)

2κ
=

R

2κ
+ f0M

4−2nRn (32)

ここで f0 は無次元定数でM は質量の次元を持った

パラーターである。もし、(n−2)f0 > 0ならば式 (4)

より

R0 = 4Λ2 =
{
2(n− 2)f0κM

4−2n
}− 1

n−1 (33)

である。ここで R0 ̸= 0とした。このとき式 (21)の

αは以下のようになる。

α =
n

4
(34)

となる。よって β は

β =
1

2
±
√

19n− 32

12n
(35)

となり β < −1となるとき −を採用しなければなら
ずまたそのとき n = −1,−2,−3 である。このとき

anti-evaporationが生じる。

7 Conclusion

今回 Nariai spacetime ある形の摂動を加えると

F (R) の形によっては anti-evaporation が起きるこ

とを示した。最後に具体的なモデルについて αが実

であるための条件をみた。
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Q-balls

遠藤 洋太 (大阪市立大学大学院 理学研究科)

Abstract

波が局在するような解を soliton 解と呼ぶ。その中で non-topological soliton と呼ばれる soliton 解が存在

する。ある特定のポテンシャルをしたスカラー場は重力の効果なしに non-topological soliton 解をなすこと

が分かっている。これが Q-ballである。

先行研究 [S.Coleman (1985)]では、Q-ball の存在性や安定性について議論されており、特定の条件を満たす

ようなポテンシャルで抽象的に議論を進めている。また、この Q-ball の励起状態についても言及している。

本発表では先行研究 [S.Coleman (1985)]のレビューに加え、実際に具体的なポテンシャルを仮定して、Q-ball

解を数値的に導出し、その結果についての安定性を考える。

1 Introduction

1.1 set up

フラットな時空である特定のポテンシャルを持っ

た実スカラー場 2つの Lagrangian density ：

L = −1

2
(∂µϕ1)

2 − 1

2
(∂µϕ2)

2 − U(ϕ) (1)

となる系を考える。ただし、ϕ2 = ϕ2
1 + ϕ2

2 である。

この Lagrangian は SO(2)変換：

ϕ1 → ϕ1 cosα− ϕ2 sinα

ϕ2 → ϕ1 sinα+ ϕ2 cosα
(2)

に対して不変であり、それに対応する保存カレント

が存在して

jµ = ϕ1∂µϕ2 − ϕ2∂µϕ1 (3)

と求めることができる。さらにこの量から conserved

charge が

Q =

∫
d3xj0 (4)

と定義できる。

ここで、ポテンシャルに制限を付けていく。

• ϕ = 0で真の真空である：U(ϕ) = 0

• mass term を持つ：µ2 = U ′′(0) =
[
2U
ϕ2

]
ϕ=0

• U
ϕ2 がϕ ̸= 0で最小値を持つ：min

[
2U
ϕ2

]
≡ 2U0

ϕ2
0

< µ2

このような条件のポテンシャルの下で Q-ball がで

きる。

1.2 Q-ball 解

チャージQ = constの下でエネルギーEが最小に

なるスカラー場を探す。計算の都合上 ϕ1、ϕ2を 2次

元ベクトルとして考える：

ϕ⃗ =

(
ϕ1

ϕ2

)
このとき energy と charge は

E =

∫
d3x

[
1

2
˙⃗
ϕ · ˙⃗ϕ+

1

2
∇ϕ⃗ · ∇ϕ⃗+ U

]
(5)

Q = i

∫
d3x

˙⃗
ϕ(σ2ϕ⃗)

(
→
∫

d3x(
˙⃗
ϕ× ϕ⃗)3

)
(6)

ただし、σ2 は Pauli 行列 1、Qの表式のカッコ内の

下付き添え字 3はスカラー場ベクトル ϕ⃗の形式的な

3成分である。ここで新たな量を定義する：

I =

∫
d3xϕ⃗ · ϕ⃗

=

∫
d3x(σ2ϕ⃗) · (σ2ϕ⃗)(

→
∫

d3x|ϕ⃗|2
) (7)

ω =
Q

I
(8)

この ωは内部空間に対する慣性モーメントのアナロ

ジーで考えられる角運動量に相当するものである 2。

1σ2 =

(
0 −i
i 0

)
2Q、I について最後のカッコつきの式はそれぞれ角運動量と

慣性モーメントのようなものであることが見やすいように変形し
ただけである
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さらに、Schwarz の不等式 3 から

Q2 =

∣∣∣∣∫ d3x
˙⃗
ϕ(σ2ϕ⃗)

∣∣∣∣2
≤
∫

d3x
∣∣∣ϕ⃗∣∣∣2 ∫ d3x

∣∣∣ ˙⃗ϕ∣∣∣2
= I

∫
d3x

˙⃗
ϕ · ˙⃗ϕ

(9)

これは ϕ、Qを固定した時の Eの中の ˙⃗
ϕの下限を記

述している。また Schwarz の不等式の等号が成り立

つ必要十分条件は

˙⃗
ϕ = −iωσ2ϕ⃗ (10)

である。(10)式を満たすように ϕ⃗を選ぶと、エネル

ギーはパラメータQと場 ϕ⃗の汎関数として書くこと

ができる：

EQ =

∫
d3x

[
1

2
∇ϕ⃗ · ∇ϕ⃗+ U

]
+

Q2

2I
(11)

内部空間の角度変数として ϕ、θを定義し、ベクトル

ϕ⃗を

ϕ⃗ =

(
ϕ cos θ

ϕ sin θ

)
(12)

で、定義しなおす (ϕ ≥ 0）と、エネルギーの θとそ

の微分項に関する依存性は

EQ =

∫
d3x

[
1

2
ϕ2(∇θ)2 + · · ·

]
(13)

と書き出せる。ϕ固定したときの EQ を常に最小に

なるようにすると∇θ = 0が必要となる。この時、一

般性を失わずに θを任意の定数に選べるので、θ = 0

として考えると、ϕ⃗は、

ϕ⃗ =

(
ϕ

0

)
(14)

と書き直せる。,また (10)式からその時間微分につ

いて

˙⃗
ϕ =

(
0

ωϕ

)
(15)

が導出される。
3任意の複素ベクトル場に対して、

∣∣∫ dXx†(X)y(X)
∣∣ ≤∫ ∣∣dXx2(X)

∣∣ ∫ ∣∣∫ dXy2(X)
∣∣ を満たす。等号が成り立つのは

x(X) ∝ y(X) の場合のみである。

ここで位置の正の任意関数 ϕ(x)に対して、無限遠

でゼロになって、球対称に再構築した関数 ϕR(r)(球

対称単調減少関数)を以下に従うように定義する：

µL{x|ϕR(x) ≥ ε} = µL{x|ϕ(x) ≥ ε} for any ε > 0

(16)

µLは Lebesgue measure である。ここまでやってき

た内容の ϕを ϕR で置きなおしても、U の積分と I

は変わらない。また球的再構築理論から∫
d3x(∇ϕ(x))2 ≥

∫
d3x(∇ϕR(r))

2 (17)

であることは言えて、この等号が成り立つのは ϕ =

ϕRのときである。つまり、ϕを球対称単調減少関数

として選ぶと energy を常に最小値にすることがで

きる。

以上の結果から 2つのスカラー場は

ϕ1 = ϕ(r) cosωt

ϕ2 = ϕ(r) sinωt
(18)

と置くことができる。ここで ϕ(r)は動径方向に単調

減少関数である。このとき、スカラー場 ϕに対する

方程式（EOM)は

d2ϕ

dr2
= −2

r

dϕ

dr
− ∂Û

∂ϕ
(19)

と変形される。ただし、Û = 1
2ω

2ϕ2 −U(ϕ)である。

これは r を時間、ϕを位置とみたとき、摩擦を受け

ながらポテンシャル Û 中を動く質点に等しい。

2 Q-ball の数値解

数値的にQ-ball となる解を探してみる。対応する

ポテンシャル：

Û =
1

2
(ω2 − 1)ϕ2 + λϕ4 − κϕ6 (20)

ただし、λ = 0.0046、κ = 0.000012、ω = 0.70とす

る。このときポテンシャル Û の概形は fig.1となる。
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図 1: potential Û の概形

このポテンシャル中で ϕ(0) = 14.38を初期条件と

すると Q-ball 解が得られる (fig.2)。

図 2: Q-ball 解の一例

これはQ-ball 解の一例であり、振動数 ωを変える

ことでそれに対応した Q-ball 解が得られる。

3 安定性

重力込みの massive scalar 場での安定性の確認の

手法 [M.Gleiser & R.Watkins (1989)]を用いて解析

する。Gleiserら [M.Gleiser & R.Watkins (1989)]の

解析によると、振動する摂動に対してそのゼロモー

ドはチャージQが多少の摂動で変わらない点、つま

り、 dQ
dϕ(0) = 0となる点に存在するとしている。今回

の系も dQ
dϕ(0) = 0となる点まわりを見ると Q-ball の

安定性がわかると期待していた。

実際に今回の系について Qと ϕ(0)の相関を見る

と fig.3のようになる。

図 3: Q-ϕ(0)相関

[M.Gleiser & R.Watkins (1989)]の手法を用いる

ために摂動を導入：(
ϕ1

ϕ2

)
→

(
ϕ1

ϕ2

)
+

(
cosωt − sinωt

sinωt cosωt

)(
δϕ

δϕ

)
(21)

この摂動に対する 1次までの運動方程式は

∂2
0δϕ−ω2δϕ+

(
∂2
r +

2

r
∂r

)
δϕ+

∂U

∂ϕ

δϕ

2ϕ
+
1

2

∂2U

∂ϕ2
δϕ = 0

(22)

ここでこの摂動が振動数 Ω で振動していた (δϕ ∝
e−iΩt)とすると時間微分項が Ω2にとなり、Ω2の固

有値問題になる。この Ω2 の値が Q-ball の安定性を

決定する。Ω2 < 0の場合、摂動が発散してしまうの

で、不安定となる。実際にこの系に対してそのΩ2の

値を求めるとその値は fig.4となる。

図 4: Ω2 と ϕ(0)の相関

Q-ball となるすべてのスカラー場の初期条件にお

いて Ω2 > 0が成り立ったのでこの解は安定といえ

るだろう。

以上のことより安定な Q-ball解が作れた。
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4 Future work

重力がカップルしたような系でスカラー場のふる

まいを見ることで、超大質量ブラックホールやダー

クマターのモデルに拡張できると期待している。
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スカラーダークマターとブラックホールヘア

野村 皇太 (神戸大学大学院 理学研究科)

Abstract

ブラックホールのまわりに存在する非自明なスカラー場の配位を「ブラックホールのスカラーヘア」と呼ぶ。

Hui et al.(2019)は、時間振動するスカラーダークマターがブラックホールを取り巻いていることによってス

カラーヘアが生じる状況を考え、ダークマターの質量に応じてスカラーヘアの様相がどのように変わるかを

調べた。ダークマターの質量が大きい極限では、スカラー場はブラックホールからの距離の −3/4乗に比例

して減衰する。質量の小さい極限では、スカラー場はブラックホールのまわりで振幅がほぼ一定となる振る

舞いを持つ。中程度の質量の領域では、ブラックホールの外側でスカラー場の「定常波」が生じる。スカラー

場の質量とスカラーヘアの関係性が明らかになったため、実際に存在するスカラーヘアの分布を観測から知

ることができれば、スカラーダークマターの質量の推定に役立つ可能性がある。本発表では、特殊関数を利

用することでスカラーヘアの質量依存性を解析的に導出した Hui et al.(2019)の方法と結果をレビューする。

1 Introduction

漸近的平坦な静的ブラックホールはそのまわりにス

カラー場を持たない、という主張は「ブラックホー

ルの無毛定理」の一種として知られる (Bekenstein

1972)。しかし、ブラックホールから十分に離れた領

域でも時間的に発展するようなスカラー場が存在す

るとして、その定理の仮定を破るならば、非自明な

スカラー場の存在が許される。実際、Schwarzschild

時空での Klein–Gordon方程式は、時間に関して線

形に発展するという境界条件の下で非自明な解を持

つ (Jacobson 1999)。このスカラー場解は宇宙論的

な時間スケールで発展する背景スカラー場と解釈で

きる。ブラックホール時空上で存在し得るこのよう

なスカラー場解は、ブラックホールが持つ「スカラー

ヘア（毛）」と呼ばれる。近年注目されているのは、

宇宙に広く存在するダークマターが時間依存性を持

つスカラー場からなり、ブラックホールがこのスカ

ラーダークマターをまとっているとするモデルであ

る。スカラーダークマターの候補としては、仮説上の

粒子アクシオンがあり、これは 10−22–10−3 eVの質

量を持ち、時間的に振動しているとされる。本研究の

目的は、ダークマターによって Schwarzschildブラッ

クホールのまわりにスカラーヘアが生じる状況を考

え、そのスカラーヘアの分布を調べることである。

なお、本発表では光速 c = 1、換算 Planck 定数

ℏ = 1とする単位系を一貫して用いる。

2 Methods

一般相対論における Einstein方程式の静的球対称

真空解は Schwarzschild解

ds2 = −
(
1− rs

r

)
dt2 +

(
1− rs

r

)−1

dr2

+ r2dθ2 + r2 sin2 θ dϕ2 (1)

であり、重力源物体の質量が十分に大きいとき、

Schwarzschildブラックホールを記述する。ここで、

rs = 2GMBHは Schwarzschild半径である（MBHは

ブラックホールの質量、Gは重力定数）。

Schwarzschildブラックホールにおいて特徴的な距

離のスケールとして、二つの量を導入する。一つは

上述の Schwarzschild半径

rs = 2.95 km

(
MBH

M⊙

)
(2)

である（M⊙ は太陽質量）。もう一つ、vtypical をブ

ラックホールの周囲の物質の典型的な速度分散とし

て、距離 riを rs/ri ≡ v2typicalで定義する。典型的な

vtypical で規格化すると、

rs
ri

= 10−6

(
vtypical

300 km/s

)2

(3)
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である。rs < r < ri の範囲においては、幾何学は

Schwarzschild解で十分に記述される。すなわち、ス

カラー場による背景時空への反作用は無視できると

する。

本発表では、Schwarzschild時空における質量mの

スカラー場 ϕを考え、特に球対称なスカラー場の配

位に注目する。このためには、Schwarzschild計量を

背景とする Klein–Gordon方程式を球面調和関数で

展開したのち、l = 0のモードの方程式[
−∂2

t −m2

(
1− 1

r

)
+

(
1− 1

r

)2

∂2
r

+
2

r

(
1− 1

r

)(
1− 1

2r

)
∂r

]
ϕ = 0 (4)

を考えればよい。ここでは rs = 1とする単位系を用

いて表記を簡略化している。また、スカラー場の振

動数は ω = mであるとし、時間依存性は ϕ ∝ e−imt

で表されるとする。

方程式に課される境界条件は、ブラックホールの

性質から決まる。ブラックホールの内側から事象の

地平線を超えて外向きに流れ出る物質は存在しない。

このことから、r → 1(= rs)のとき ϕが純粋な内向き

の波動解になるということが境界条件として課され

る。このとき、(4)の解は合流型Heun関数を用いて

ϕ(t, r) = Ce−imt(r − 1)−im

× HeunC(0,−2im, 0,−m2,m2, 1− r) (5)

と書ける（C は定数）。スカラー場の質量mの値に

よって、この解の振る舞いは異なる。本研究の特色

は、様々なmの領域で合流型 Heun関数を適切に近

似することにより、スカラー場の振る舞いを解析的

に導出することにある。

なお、合流型 Heun関数とは、次の微分方程式

HeunC′′(z) +

(
α+

1 + β

z
+

1 + γ

z − 1

)
HeunC′(z)

+
1

2z(z − 1)
[(α(2 + β + γ) + 2δ)z + β(1 + γ)

−α(1 + β) + 2η + γ]HeunC(z) = 0 (6)

と境界条件

HeunC(0) = 1

HeunC′(0) =
β(1 + γ)− α(1 + β) + 2η + γ

2(1 + β)
(7)

を満たす関数 HeunC(α, β, γ, δ, η, z)である。

3 Results

今回は、スカラー場の質量mを四つの領域に分け、

それぞれの領域で合流型 Heun関数を近似すること

により、スカラー場の配位を求めた。結果は表 1の

通りである。

質量 スカラー場の振る舞い

IV mrs ≳ 1 ϕ ∝ r−3/4e−imtr−i2m
√
rrs

III
√

rs
ri

≲ mrs ≲ 1 ϕ ∝ r−3/4e−imt

× cos
(
2m

√
rrs − 3π

4

)
II

(
rs
ri

)2

ϕ ∝ e−imt
(
1 +

imr2s
r

≲ mrs ≲
√

rs
ri

− 1
2m

2rrs

)
I mrs ≲

(
rs
ri

)2

ϕ ∝ e−imt
(
1 +

imr2s
r

)
表 1: 質量に応じたスカラー場 ϕ(t, r)の振る舞い

また、もとのKlein–Gordon方程式 (4)を数値的に

解き、スカラー場の振幅 |ϕ|を求めると、図 1のよう

になる。解析的に得た表 1の結果と、図 1の振る舞

いは一致している。

4 Discussion

Schwarzschild計量は静的である（時間に依存しな

い）ため、この時空におけるエネルギー保存則は簡

単な形をとり、

∂t(r
2T t

t) + ∂r(r
2T r

t) = 0 (8)

と書ける。この式を用い、まずスカラー場のエネル

ギー流束について考察する。複素スカラー場のエネ

ルギー運動量テンソルは、

T tt =

(
1− 1

r

)−2

|∂tϕ|2 + |∂rϕ|2

+m2

(
1− 1

r

)−1

|ϕ|2 (9)

T rt = −∂tϕ∂rϕ
∗ − ∂tϕ

∗∂rϕ (10)
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図 1: スカラー場の振幅 |ϕ| の振る舞い。赤線は
m = r−1

s （表 1 における IV に対応） 、緑線は

m = 0.2r−1
s （表 1の III）、青線はm = 0.02r−1

s （表 1

の IIあるいは III）である。|ϕ|の値は r+rs log(r/rs−
1) = 400 のとき 1 をとるように規格化している。

（r+ rs log(r/rs − 1)は計算の際に有用な座標で、事

象の地平線では−∞をとり、ブラックホールの十分
外側では rに漸近する。）

の成分を持つ。今回は、スカラー場の時間依存性が

ϕ ∝ e−imt であると仮定しているため、これらの成

分は時間に依らない。このことと (8)から、

∂r(r
2T r

t) = 0 (11)

となる。T r
t はブラックホールからの距離が一定の

球面を通過するエネルギー流束を表す量であるから、

(11)より、エネルギー流束は距離に依らないことが

わかる。ここでは複素スカラー場について考えたが、

実スカラー場の場合でも、時間平均した量を考えれ

ば、エネルギー流束は距離に依らない。

以下では、Sec. 3で示した結果について、質量の

大きい順からスカラー場の振る舞いを議論する。

質量の大きいmrs ≳ 1の領域では、スカラー場 ϕ

の振幅は距離 rの−3/4乗に比例して減衰する。この

振る舞いは次のように説明される。質量が大きい極

限では、場の粒子性が強く現れると期待される。粒

子が遠方からブラックホールに落下する際には、エ

ネルギー保存から v ∝ 1/r1/2 で速度を得る。一方、

前述の通り、スカラー場のエネルギー流束は距離に

依らない。粒子の場合には、エネルギー密度を ρと

すると、半径 rの球面を単位時間あたりに通過する

エネルギーは 4πr2ρvと書ける。この量が距離に依ら

ないことから、ρの r依存性が ρ ∝ r−3/2と決まる。

スカラー場のエネルギー密度は ρ ∼ m2ϕ2 で記述さ

れるため、ϕ ∝ r−3/4 となる。なお、mrs ≳ 1とい

う範囲は、

rs/ri ∼ 10−6

MBH ∼ 10M⊙ (12)

の設定の下でm ≳ 10−11 eVに相当する。√
rs/ri ≲ mrs ≲ 1 の領域は、(12) の下で質

量 10−14–10−11 eV に当たる。この領域では、大ま

かには振幅が r−3/4 に比例して減衰すると同時に、

cos
(
2m

√
rrs − 3π/4

)
が掛け合わされた振る舞いと

なり（表 1参照）、ブラックホールのまわりにスカ

ラー場の「節」が生じる（図 1参照）。この「節」の

位置は時間に依存しないため、スカラー場が「定常

波」をなすことになる。

(rs/ri)
2 ≲ mrs ≲

√
rs/ri の領域（(12)の下で質

量 10−23–10−14 eV）とmrs ≲ (rs/ri)
2の領域（(12)

の下で質量≲ 10−23 eV）は、スカラー場の質量が小

さく、波動性が現れる領域である。これらの領域で

は、スカラー場はブラックホールの外側でほぼ一定

の振幅で振動する。表 1より、領域 IIでは r−1に比

例する項と rに比例する項が、領域 Iでは r−1 に比

例する項が主要な補正項として付く。ただし、これ

らの補正項にはスカラー場の質量mが掛かっている

ため、全体に与える寄与は小さい。

5 Conclusion

境界でスカラー場が振動しているという条件を課

すことにより、ブラックホールはスカラーヘアを持

ち得る。本研究では、スカラーダークマターの質量

の値によってスカラーヘアが変容する様が解析的な

手法を通して明らかになった。質量の大きい極限で

は、スカラー場は距離の −3/4乗に比例する。これ

は粒子性を強く反映する結果である。質量の小さい

極限では、スカラー場の振動の振幅はほぼ一定とな

るが、それに加えて距離に依存する小さな補正項が

付く。この補正項の関数形を求められることは、解

析的な手法を採る利点と言える。両極限の間の領域



146

2019年度 第 49回 天文・天体物理若手夏の学校

では、スカラー場は外側に向かって減衰すると同時

に、場の値が常にゼロとなる「節」の部分をなす。振

る舞いとしては、最も興味深い質量の領域かもしれ

ない。以上のように、スカラー場の質量とスカラー

ヘアの分布の関係性が明らかになった。実際にスカ

ラーヘアがブラックホールに存在し、その分布の様

相が観測から判明したならば、ダークマターの質量

についての情報が得られる可能性がある。

今回はスカラー場による背景時空への反作用を無

視し、ブラックホールの質量は常に一定であるとし

た。ダークマターが与える時空への影響や、ブラック

ホールへのエネルギーの流入による背景時空の変化

などを正確に評価することは今後の課題である。ま

た、ダークマターとしてスカラー場ではなくベクトル

場を考えたり、Schwarzschildではない他のブラック

ホール解（特にKerr解）のヘアの形を調べたりする

ことなどが、本研究の拡張可能性として挙げられる。

Reference
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147

——–index

b4

Infinite Derivative Gravity 理論における
特異点解消の構造について

東京学芸大学大学院 教育学研究科
太田渓介



148

2019年度第 49回天文・天体物理若手夏の学校

Infinite Derivative Gravity理論における特異点解消の構造について

太田渓介東京学芸大学大学院　教育学研究科

Abstract

Infinite Derivative Gravity(IDG)理論は、T.Biswas、E.Gerwick、T.Koivisto、A.Mazumdar（BGKM）によって

提唱された修正重力理論の一つである。この理論では、Einstein-Hilbert作用にリーマンテンソルの無限階の

微分を補正項として導入することで、ゴーストフリーで曲率特異点が解消された解が得られる。本発表では、

IDGの基礎と特異点解消の機構についてレビューする。また、一般にスカラー場入りの解はより激しく発散

することが知られている。そこで、我々はフリースカラー場入りの弱場解を構成し、特異点が回避されるこ

とを示した。

1 Introduction
重力場を記述する最も有力な理論は一般相対性理

論である。これは、重力波をはじめとして、主に IR
領域での観測によってその有効性が確認されている。

一方で、Einstein-Hilbert作用から導かれるブラック
ホールの真空解などは、様々な物理量が発散する特

異点を必ず持つことが知られている。この発散は、量

子重力理論の完成によって解決されることが期待さ

れるが、未完成である。そこで、ボトムアップのア

プローチとして、量子重力理論からインスパイアさ

れた「もっともらしい」補正を作用に行うことで有

効的に量子重力の効果を取り入れる試みがなされて

いる。つまり、作用に補正項を加えることによって

原点近傍で特異点を解消し、十分遠方では一般相対

性理論の結果と一致させるのである。

その一例として、fourth order重力理論がある。こ
れは、補正項として 2次の曲率量を加えた理論の一
般論である。この理論ではくりこみが可能となり、量

子的な特異点が除去される。しかし、古典的な発散

である曲率特異点は解消されない、また Weyl ゴー
ストが生じてしまうなどの問題点があった。一方、6
次以上の曲率を考えた理論では、古典的な特異点が

解消されることが知られているが、ゴーストが生じ

る問題は解消されない。これに対して、IDG理論は
超弦理論からインスパイアされて、補正として無限

階の微分演算子を導入する理論である。この理論は

BGKMによって 2012年に初めて定式化され (Biswas
et al. 2012)、静的球対称時空の弱場解が得られた。

この解はくり込み可能性を保持したまま古典的な特

異点を解消し、かつゴーストフリーな理論となる。

本発表では、まず IDG理論の定式化について紹介
し、静的球対称解が古典的な特異点を回避している

ことを確認する。次に、特異点回避の物理的機構に

ついて議論する。最後に、点電荷をソースとする解

と、我々が新たに得たフリースカラー場入りの解を

紹介し、IDGの有効性を議論する。

2 Linearized static solution
IDGは曲率を 2次まで含む理論である。この最も

一般的な形は、微分演算子 O を用いて、

S =
∫

d4x
√
−g

M2
p

2

[
R+Rµ1ν1λ1σ1 O

µ1ν1λ1σ1
µ2ν2λ2σ2

Rµ2ν2λ2σ2
]

(1)

と表される。ここに Bianchi恒等式やMinkowski時
空での微分の可換性を適用することで、

S =
∫

d4x
√
−g

M2
p

2
[R+RF1(□s)R

+RµνF2(□s)Rµν +Rµνλσ F3(□s)Rµνλσ ]

(2)

を得る。ここで、Fiは任意の微分演算子である。ま

た、M2
p = 1/G、□s =□/M2

s で、Ms は理論の有効な

範囲を表すパラメータである。この作用の変分をと

ることで完全な場の方程式が得られる (Biswas et al.
2013)。しかし、複雑すぎて解くことができないため、
Minkowski時空周りの摂動

gµν = η µν +hµν , |hµν | ≪ 1 (3)
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を考えると、場の方程式は

a(□s)□hµν +b(□s)h
,α

α(µ,ν) + c(□s)
(

ηµν h ,α,β
αβ +h,µ,ν

)
+d(□s)ηµν□h+ f (□s)□−1h ,α,β

αβ ,µ,ν =−16πGτµν

(4)

ここで、τµν はエネルギー運動量テンソルである。さ

らに、Fiの線形結合により得られる aから f の微分

演算子には拘束条件として、

a+b = 0,

c+d = 0,

b+ c+ f = 0

(5)

が課される。ansatzとして、
1.デルタ関数型ソース

τµν = mδ (3)(⃗r)δ 0
µ δ 0

ν (6)

2.弱場近似計量

ds2 =−(1+2Φ(r))dt2 +(1−2Ψ(r))dx2 (7)

3.ゴーストフリー

f = 0 ↔ a = c (8)

を置くことによって、方程式 (4)は簡単になって、

a
(
∇2

s
)

∇2Ψ = a
(
∇2

s
)

∇2Φ = 4πGmδ (3)(⃗r) (9)

ここで、Φ = Ψとなり、解くべき方程式は一つになっ
た。さらに、超弦理論の文脈から a(□s) = e−□/M2

s を

仮定する。これによって、ゴーストフリーな理論と

なるが、ここでは詳しくは触れない。すると、この

方程式は簡単に解けて、球対称静的な解が得られる。

Ψ(r) = Φ(r) =−Gm
r

erf
(

rMs

2

)
(10)

次に、古典的特異点が解消されていることを確か

めていく。まず、ポテンシャルのふるまいを見てい

こう。r → ∞では、erf(r)→ 1となるので、IR領域
では確かに一般相対性理論の結果を回復する。一方

で、r → 0では erf(r)→ 2√
π rとなりポテンシャルは

有限の値、

Φ(r)∼−GmMs√
π

= const.=−A (11)

図 1: ポテンシャルとクレッチマン不変量の距離依
存性（オレンジ：一般相対論、紫：IDG、G = 1,m =

5,Ms = 0.1とした)

をとる。また、クレッチマン不変量は原点近傍で有

限の値、K2 ∼ 5G2M6
s m2

3π をとる。したがって、物質分

布は原点で発散するにもかかわらず、古典的な特異

点が解消されることが分かった。

さて、今考えている解は弱場近似をとったものであ

る。通常、原点付近では重力場が無視できないほど強

くなるため、弱場近似は有効ではない。しかし、IDG
理論では重力ポテンシャルが原点近傍で有限の値に収

まる。よって、この有限の値 Aが 1より十分小さけれ
ば、この理論は原点近傍でも有効だと考えることがで

きる。つまり、m ≪
√

π
MsG ∼ M2

p
Ms
が要請される。このこ

とから、この解を形成している星の質量の上限を推測

することができる。そのために、Msの値を見積もろ

う。卓上実験によって確かめられているニュートン重

力が有効な範囲は r ∼ 5.6× 10−5m↔ Ms > 0.004eV
である。よって、質量の上限は mupper ∼ 1023kgとな
る。これは月や地球の質量と同じオーダーである。

3 Regularized source
ここでは、特異点が解消される仕組みを考える。

IDGでよく用いる場の方程式は

e
− ∇2

M2
s ∇2Φ(r) = δ (3)(⃗r) (12)

である。関数 f (x)の微分を f ′と表すとすると、左辺

は大まかにΦ′′−Φ′′′′+Φ′′′′′′ · · · と展開できる。r → 0
でのふるまいを考えると、左辺は rの偶数ベキの係

数を取り出して和をとったことになる。このような

有限の値を無限に足し上げることによって原点で発

散するデルタ関数のふるまいを表す。また、もう一

つの解釈として、無限階の微分演算子によって重力

場からみた物質分布がガウシアンになるとも言える。
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実際、

∇2Φ(r) = e
∇2

M2
s δ (3)(⃗r) =

√
π3

8
e−

r2M2
s

4 (13)

となる。ただし、6次以上の曲率を含む理論でも有効
的な物質分布がなめされて、曲率特異点が解消され

ることが分かっている。無限階微分の場合の解釈は

ここで与えたが、有限の高階微分による特異点回避

の解釈に対しては、さらなる検討が必要だろう。

では、物質分布がガウシアン型になることは物理

的にどのような意味を持つのか考えてみよう。ポテ

ンシャルの勾配をとって重力を計算すると、

F(r) =−gradΨ(r) =−Gm

[
Mse−r2

√
πr

− erf(rMs/2)
r2

]
(14)

となる。r → 0の極限をとると、F → 0となる。よっ
て、原点近傍では重力がゼロになる。つまり、原点近

傍で時空は平坦になっていることが期待される。こ

のことを確かめるために、Weylテンソルを計算する
と、原点近傍で全成分が 0 に近づくことが分かる。
よって、時空構造は原点近傍で局所的に平坦である

と考えられる。実際に、(7)、(11)において、座標変
換 τ =

√
1−2A
1+2A t を行うと、原点近傍での計量は、

ds2 = (1+2A)(−dτ2 +dx2) (15)

となる。一般相対性理論では物質同士が近づけば近づ

くほど、重力は無限に大きくなっていく。いずれは時

空上の 1点に集まって特異点を形成し、Schwarzschild
ブラックホールとなる。一方、IDG理論では原点付
近は重力は非常に弱くなるため、物質は十分に集ま

ることができない。そのため、ガウシアン型の物質

分布になると考えられる。結果として、星の重力崩

壊によってブラックホールが形成されないことが考

えられる。

実際に、IDG理論で課される質量に対する条件m≪
M2

p
Ms
から、球対称弱場解がブラックホール解になって

いないことが確かめられる。まず、一般相対性理論

の Schwarzschild解の event horizon は rSch = 2 m
M2

p
に

形成される。これをニュートンポテンシャルと比較す

ると、r < rSchにおいては |Φ|> 1となる。よって、ブ
ラックホールの horizon内部ではポテンシャルが十分
大きくなることが推測される。一方で、IDG理論は
r < rs =

2
Ms
の範囲で効いてくる。この二つのスケー

ルの大小は IDG理論に課される制約 m ≪ M2
p

Ms
より、

rSch < rIDGであることが分かる。よって、r < rSchの

範囲であってもポテンシャルは 1より十分小さいた
め、ブラックホールにはならないことが推測される。

ここで、IDGと似たモチベーションであるNicolini
の研究について紹介しておこう (Nicolini et al. 2006)。
Nicoliniは物質分布をガウシアンに変更して、非線形
なアインシュタイン方程式を解き、正規化されたブ

ラックホール解を得た。一方、IDG理論では無限階
微分の効果によって、線形近似の範囲で物質分布が

正規化される。一見、Nicoliniの理論と IDG理論が
等価であるように思える。しかし、Nicoliniは場の方
程式の厳密解を得たという点が大きく異なっている。

この違いは、Nicoliniが非可換幾何学からインスパイ
アされたため、ダランベルシャンの変分を考えていな

いことに起因する。これにより場の方程式は簡単に

なり、厳密解が得られる。しかし、厳密には BGKM
のようにダランベルシャンの変分も考える必要があ

り、その意味で Nicoliniのモデルは不完全であると
考えられる。実際、Nicoliniの解では特定の値の角度
方向の圧力が存在することが要請されたり、ガウシ

アン型の物質分布が存在することの物理的説明がな

されたりしないなどの指摘がある。Nicoliniの解は非
線形方程式が解けることや、解と物質分布とに 1対
1対応があるという利点はあるものの、IDG理論の
方がより現実の物理を反映しているといえるだろう。

4 Various solution
IDG理論は重力項のみに補正項を加える理論であ

る。そのため、原点で発散するような物質分布を持

つ他の解に対しても、特異点がなめされると期待さ

れる。ここでは、電磁気的な点電荷をソースとする

解 (Buoninfante et al. 2018)とフリースカラー場入り
の解を簡単に紹介する。特に、フリースカラー場入

りの解は今回我々が初めて導いた解である。

まず、電磁気的な点電荷をソースとする解は、(4)
においてエネルギー運動量テンソルを

τµν =
1

4π

(
ηρν Fµσ Fρσ − 1

4
ηµν Fρσ Fρσ

)
(16)
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として場の方程式を解くと、弱場近似の解として

Φ(r) =−GM
r

erf
(

Msr
2

)
+

GQ2Ms

2r
F
(

Msr
2

)
Ψ(r) =−GM

r
erf

(
Msr

2

)
+

GQ2Ms

4r
F
(

Msr
2

)
F10(r) = E(r) =

Q
r2

(17)

を得る。ここで、F(x)はDawson関数であり、r → 0で
F(r)∼ 1/2r、r → ∞で F(r)∼ rを示す。よって、r →
∞としたときの解は、等方座標系でとった Reissner-
Nordström解の弱場近似解に一致するので妥当であ
る。また、物質項には変更を加えていないので、電場

は原点近傍で発散する。しかし、ポテンシャルや曲

率不変量は、r → 0において有限の値に収束し、特異
点が解消される。ここで、無限階の微分を導入した

S =
∫

d4x− 1
4π

FµνF (□σ2)Fµν +Aµ Qδ µ
0 δ (3)(⃗r) (18)

から得られる静電場解は次のようになる。

E(r) =
Q

4πrσ
F
( r

2σ

)
(19)

この電場のふるまいは IDGで得られるメトリックの
形と酷似している。よって、物質項に無限回の微分

を導入することと、IDGで特異点のない解が得られ
たことは関連があると考えられる。しかし、厳密な

対応関係はなく、現在解析中である。

次に、今回我々が構成した、球対称解を ansatzと
しておいたスカラー場 ϕ(r)入りの解を示す。作用に
フリーなスカラー場を導入して

S = SIDG +
∫

d4x
√
−g

M2
p

2

[
−1

2
∂µ ϕ∂ µ ϕ

]
(20)

得られる方程式を解くと、

Φ(r) =−GM
r

erf
(

Msr
2

)
Ψ(r) =−GM

r
erf

(
Msr

2

)
+

q2Ms

2r
F
(

Msr
2

)
ϕ(r) =−2q

r

(21)

となる。ここでも、r → ∞としたときの解をみると、
等方座標系でとった JNWW解の弱場近似解に一致す
るので妥当である。また、スカラー場も原点に特異点

をもつ。しかし、ポテンシャルや曲率不変量は、r → 0
において有限の値をとる。先行研究では、Nicoliniの

手法では、特異点を回避するスカラー場入りの解は

得られなかった。IDG理論では、フリースカラー場を
物質項としても見ることができるため、点電荷ソー

スの場合と同じように特異点が回避される。この解

についての詳しい解析については、共同研究者の小

池が詳しく発表する。以上より、IDG理論では特異
点をもつ物質分布に対して、かなり広い範囲で重力

場の特異点を回避することができる。これは IDG理
論の利点の一つを示している。

5 Conclusion & Future works
修正重力理論の一つである IDG理論をレビューし

た。線形化した場の方程式を解いて、静的球対称な

解を得た。その結果得られた解は、ポテンシャルや

クレッチマン不変量は原点近傍で有限の値に収束し、

ソースがデルタ関数であるにもかかわらず特異点を

回避する。物理的には IDG理論では重力が原点近傍
で 0になり、時空は局所的に平坦となる。これによっ
て、物質は十分に集まることができず、現実的な物

質分布はガウス関数型になると期待される。その帰

結として、得られた解がブラックホール解になって

いないことが示唆される。また、ソースとして原点

で発散するプロファイルをもつ点電荷やフリースカ

ラー場を考え、その解も特異点を解消することが分

かった。以上より、IDG理論は様々な物質をソース
とする重力場において特異点を解消させることがで

きるといえる。

しかし、今回得られた解は弱場近似解である。よっ

て、理論のふるまいを理解するためには非線形方程

式を厳密に解く必要があると考える。すでに１＋１

次元時空で拡張した方程式がいくつか得られており、

これらが比較的簡単になることが分かっている。こ

の方程式の厳密解を得ることが今後の目標である。

Reference
Biswas et al., Phys. Rev. Lett. 108 (2012) 031101.

Biswas et al., Class. Quantum Gravity 31 (2013) 015022.

Nicolini et al., Phys. Lett. B 632 (2006) 547-551.
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初代星による非等方的な Sunyaev-Zel’dovich 効果

阿部　克哉 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

初代星は赤方偏移 z = 20程度の初期の宇宙で形成される天体である。この天体は、宇宙の中性元素に対する

電離・加熱源になるという点、星形成の過程で作った重元素を超新星爆発により宇宙空間に放出するという

点、さらには銀河中心に存在する超大質量ブラックホール形成の種になりうるという点から、宇宙の構造形

成と熱史に対して非常に重要な役割を担っていると考えられており、長年着目されている。本研究では、上

記の特徴の１点目に着目する。初代星は、誕生後およそ 106年の寿命を経て超新星爆発し、超新星残骸を周

囲のガスに放出する。その超新星残骸が球状に膨張しながら周囲のガスをかき集め衝撃波を作り、シンクロ

トロン放射や熱制動放射が放出される。これらの放射により初代星周辺のガスは電離・加熱され、Thermal

Sunyaev-Zel’dovich効果 (TSZ効果)と Kinetic Sunyaev-Zel’dovich効果 (KSZ効果)を引き起こす。本研

究ではまず、初代星周辺のガスの電離・温度構造を明らかにするため、輻射輸送方程式を数値的に解いた。

そして、初代星由来の TSZ効果と KSZ効果から生じる宇宙マイクロ波背景放射の温度に関する角度パワー

スペクトルの理論的シグナルを計算した。この結果、得られたスペクトルの形がシルクスケールよりも小さ

なスケールにて平坦になるため、小スケールにて支配的な寄与をもたらす可能性が明らかになった。このシ

グナルを South Pole Telescopeの観測結果と比較することにより、初代星の観測可能性について議論する。

1 Introduction

現在までの様々な観測や実験によって、宇宙誕生

からおよそ 38 万年後に宇宙の晴れ上がりを迎えて

以降、宇宙の暗黒時代が始まることがわかっている。

宇宙の暗黒時代とは、明るく輝く天体が存在せず文

字通り宇宙が暗黒に満ちている時代である。その時

代に終始符を打ったと考えられているのが初代星と

呼ばれる天体である。初代星は赤方偏移 z = 20− 30

程の初期の宇宙で形成された天体で、その後の宇宙

の構造形成や熱史に関わる非常に大きな 3つの役割

を持っている。１つ目は、当時の中性であった元素

をイオン化、加熱する光子を放射することである。

これにより、暗黒時代に中性であったガスが電離・

加熱され、宇宙の再電離期が始まる。２つ目は、当

時の宇宙にはほとんど存在していなかった重元素を

初代星の形成過程段階で作ることができ、さらにそ

れらの作られた重元素を初代星の超新星爆発によっ

て銀河間ガスに放出することができる。これらの放

出された重元素はその後の星形成、銀河形成等のさ

まざまな天体の形成に非常に大きな影響を与える。

３つ目は、超大質量ブラックホールの種になりうる

ことである。銀河中心には、106 − 1010M⊙ まで及

ぶ超大質量ブラックホールが存在していると考えら

れているが、その形成過程は現段階では様々なモデ

ルがあり決着がついていない。その中でも有力な候

補になっているのが、初代星から超大質量ブラック

ホールを形成するモデルである。このような重要な

役割をはじめ、近年高赤方偏移の宇宙観測が進ん

でいることからも初代星は宇宙論において盛んに

研究が行われている。本研究では、上記１点目に

着目する。初代星がおよそ 106年 程度の寿命を迎

えると、超新星爆発を起こし、自身の質量のおよ

そ 0.1% 程度のエネルギーを放出する。これらの放

出された超新星残骸は、ガス中を高速で膨張し、強

い衝撃波を生じさせる。衝撃波によって圧縮・加熱

されたガスは外側に広がっていくとともにシンクロ

トロン放射や熱制動放射を放出する。これらの放射

により、初代星周辺のガスは電離・加熱され、それ

ゆえ Thermal Sunyaev-Zel’dovich 効果 (TSZ 効果)

と Kinetic Sunyaev-Zel’dovich 効果 (KSZ 効果) を

引き起こす。本研究では、初代星によるこれら２つ

の効果を計算し、さらに生じる宇宙マイクロ波背景
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放射 (CMB)の温度ゆらぎの角度パワースペクトル

を理論的に求める。また、求めたシグナルと South

Pole Telescope (SPT) の観測結果 (Henning, et al.

(2018)) と比べることで、初代星の観測可能に関し

て議論する。

以 下 の 計 算 で は ΛCDM 宇 宙 論 モ デ ル

を 採 用 し 、次 の 宇 宙 論 パ ラ メ ー タ を 用 い

た (Planck Collaboration, et al. (2018))。

(Ωm,Ωb, h, ns, σ8)=(0.32, 0.049, 0.67, 0.97, 0.81)。

2 Methods

この章ではまず、初代星周辺のガスの電離・加熱

に関わる物理と輻射輸送シミュレーション、そして

初代星周辺のガスの電離・温度構造から生じるTSZ・

KSZ効果の見積もり方を説明する。さらに後半では、

そこから生じる CMB温度揺らぎの角度パワースペ

クトルの理論的な見積もり方を説明する。

2.1 初代星由来の放射

本研究では全ての初代星の質量Mfs は 100M⊙ で

あるとし、その初代星が超新星爆発する際、Esn =

1046J のエネルギーに相当する超新星残骸を放出す

るとする。超新星爆発が起きた後は 3つの段階が存

在する (坂下&池内 (1996))。(1)超新星爆発により放

出された超新星残骸がまず球状に等速で膨張し、周

囲の物質をかき集めていく。この段階は自由膨張段

階と呼ばれる。(2)かき集めた物質の質量が超新星残

骸の質量より大きくなると、Sedov段階と呼ばれる

断熱過程に入る。(3)その後、放射により超新星残骸

の内部エネルギーが失われていくと次第に膨張は止

まり、超新星残骸は周囲の銀河間物質と混ざり合っ

て一体になってしまう。本研究では、(2)の Sedov段

階に着目する。超新星残骸がつくる衝撃波面に関し

ては、Sedov段階において解析解が存在する。

Rsn(t) = 12.5 [pc]

(
t

104yr

)2/5

×
[(

Esn

1044J

)( nsn

106m−3

)−1
]1/5

(1)

Vsn(t) = 490[km/s]

(
t

104yr

)−3/5

×
[(

Esn

1044J

)( nsn

106m−3

)−1
]1/5 (2)

Tsn(t) = 3.34× 106[K]

(
t

104yr

)−6/5

×
[(

Esn

1044J

)( nsn

106m−3

)−1
]2/5 (3)

さらに、ガス比熱比 γ を用いて衝撃波面の前後の密

度に関する関係（Rankine-Hugoniot関係）

ρsn =
γ + 1

γ − 1
ρouter (4)

と超新星残骸がかき集めた物質の質量保存則により、

衝撃波面を含むシェルの厚みは

∆Rsn(t) =
γ − 1

3(γ + 1)
Rsn(t) (5)

であることがわかる。本研究では、初代星の周りの

ガスは水素原子ガスのみで構成されていることを仮

定するとため、γ = 5/3である。

次にこの衝撃波シェルから放出される熱制動放射と

シンクロトロン放射の強度に関して説明する。

熱制動放射

熱制動放射とは、自由電子がイオン化原子のクーロン

力によって加速されることによって生じる放射である。

本研究における熱制動放射のパワー [W/Hz/m
3]は以

下の式で与えられる (Rybicki&Lightman (1986))。

Pbrems(ν) =
25πe6

3mec3

(
2π

3kBme

) 1
2

T
− 1

2
sn nenpe

−hν
kBTsn gff ,

(6)

ここで、me は電子の質量、cは光速、eは電子の電

荷の大きさ、kBはボルツマン定数、ν は周波数、そ

して gff はガウンと因子と呼ばれる量子補正因子で

あり、およそ gff ∼ 1である。

シンクロトロン放射

まず仮定として、超新星爆発により放出されたエネ

ルギー Esn のうち、fB の割合で磁場エネルギー EB

に、frel の割合で相対論的電子のエネルギー Erel に

変換されるとする。さらに、磁場が一様に分布して
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いることを仮定すると、磁場の強さは以下を解くこ

とによって得ることができる。

fBEsn =
1

2
VsnB

2 (7)

ここで Vsn = 4πRsn(t)
2∆Rsn(t)である。

観測から、超新星残骸中の相対論的電子のエネルギー

分布はローレンツ因子 γLにおけるべき peが pe = 2

のべき乗分布であることが示唆されている。よって

相対論的電子の数密度 ne は以下の通りである。

ne =

∫ γL,max

γL,min

dγCeγ
−pe

L . (8)

ここで、γL,min は中性水素のイオン化エネルギーに

相当するシンクロトロン放射を放出するための値で

あり、γL,max は電子の加速の time scaleとシンクロ

トロン放射冷却の time scaleのつりあうための値で

ある。これらは以下の式でそれぞれ与えられる。

γL,min =

√
2× 13.6eV

0.87ℏ
mec

eB
, (9)

γL,max ≈ 1.2× 106

√(
B

1 Gauss

)−1 (
Vsn

3× 106m/s

)
.

(10)

相対論的電子の数分布が上記のべき乗分布で与えら

れる場合のシンクロトロン放射のパワーは以下の通

りである (Rybicki&Lightman (1986))。

Psync(ν) ≈
√
3

2π
αCe (ℏωB)

× Γ

(
pe
4

+
19

12

)
Γ

(
pe
4

− 1

12

)(
ν

3ωB

)−( pe−1
2 )

,

(11)

ここで、αは超微細構造定数、wBはシンクロトロン

周波数、ωB = eB
mec

= 1.67 × 107 B
1Gs−1 である。ま

た、ν は、ν ≈ 0.435γ2
LeB/mecによりローレンツ因

子と関係づいている。よって、式 (9),(10)に対応す

る範囲が存在する。

2.2 輻射輸送シミュレーション

次に Sec.2.1で述べた放射による、初代星周辺のガ

スの電離・加熱に関する輻射輸送シミュレーション

を説明する。本研究においては以下の２つの式を解

くことで、１次元の輻射輸送計算を行った。

dxe

dt
= kHI,γ − αBnHx

2
e , (12)

dTgas

dt
= (γ − 1)

µmp

kBρ

(
kBTgas

µmp

dρ

dt
+ Γ− Λ

)
,

(13)

ここでxe, αB, nH, Tgas, µ,mp, ρはそれぞれ電離率、

再結合率 (Peebles (1993))、水素の数密度、ガス温

度、平均分子量、陽子の質量、ガス質量密度であり、

kHI,γ(R)は以下の式 (14)で表される、初代星由来の

放射光度 Lfs による電離率である。

kHI,γ(R) =
(1− xe(R))

4πR2

∫ ∞

νL

Lν,fs

hν
σHI,νe

−τν(R) dν

(14)

ここでR, νL, σHI,ν , Lν,fs, τν はそれぞれ初代星からの

距離、Lyman limit 周波数、電離光子の吸収断面積、

Lfsの周波数ごとの光度、周波数ごとの中性水素ガス

による光学的厚みである。

また、本研究ではガス質量密度として

ρgas =

{
ρh, R(t) < rvir

ρIGM, R(t) > rvir
(15)

を設定した。ここで、ρhはハローガス質量密度でハ

ロー内の密度揺らぎは δh = 177とした。また、ρIGM

は銀河間ガスの質量密度、そして rvir はハローのビ

リアル半径である。

　さらに式 (13)の Γは加熱率である。加熱過程とし

て中性水素が光電離されることによる加熱のみを考

慮した。

Γ =
nHI(R)

4πR2

∫ ∞

νL

Lν,pbh

hν
(hν − hνL)σHI,νe

−τHI,ν(R)dν

(16)

また式 (13) の Λ は冷却率であり、本研究では再結

合放射冷却、衝突電離冷却、水素原子冷却、コンプ

トン冷却の 4つを考慮し、冷却の time scaleの関係

から熱制動放射とシンクロトロン放射冷却は無視し

た (Fukugita&Kawasaki (1994))。
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2.3 CMB温度揺らぎの非等方性

Section. 2.1,2.2によって得られた結果を用いて、初

代星由来のTSZ効果とKSZ効果により生じるCMB

温度揺らぎの角度パワースペクトルを計算する。TSZ

効果による角度パワースペクトルの表式は以下の通

りである。

C
TSZ(1fs)
l = g2(x)

∫ zini

zi

dz
d2V

dzdΩ
nfs |yl(z)|2 (17)

C
TSZ(2fs)
l = g2(x)

∫ zini

zi

dz
d2V

dzdΩ
P

(
l

d(z)

)
n2
fs |yl(z)|

2

(18)

ここで (1fs)は初代星１つが作る加熱電離領域内の

相関、(2fs)は初代星間の相関、xは x ≡ hν/kBTe、

そして g(x)は以下で定義される関数である。また、

zini = 20,zi = 10とし、ハローの分布は一般的な宇

宙の物質分布に従うとした。

g(x) ≡ x

1− ex

(
x

tanh(x/2)
− 4

)
. (19)

また、yl は以下に定義される Comptpn y-paramter

と呼ばれる物理量をフーリエ変換した値である。

y ≡ cσT

mec2

∫
dt nHxekBTgas. (20)

また、初代星の数密度 nfsは”ハロー１つに対し、初

代星が中心に１つ存在する”という仮定から、Press

Schechter理論を用いて見積もることができる。

C
KSZ(1fs)
l =

1

3
v2rms

∫ zini

zi

dz
d2V

dzdΩ
nfs |xel(z)|

2
(21)

C
KSZ(2fs)
l =

1

3
v2rms

∫ zini

zi

dz
d2V

dzdΩ
P

(
l

d(z)

)
× n2

fs |xel(z)|
2

(22)

ここで vrmsは光子とハローの相対速度の二乗平均平

方根、xel は xe プロファイルをフーリエ変換した値

である。

3 Results

結果は Fig. 1の通りである。赤線が本研究のセッ

トアップにおけるKSZ効果によるシグナル、青点線

はTSZ効果によるシグナル、黒実戦はPrimordialな

シグナル、黒点は SPTによる観測結果である。

図 1: CMB温度揺らぎの角度パワースペクトル

4 Conclusion

本研究では、初代星の超新星爆発由来の放射によ

る周囲のガスの電離・加熱がもたらす影響を見積も

り、CMB温度揺らぎの角度パワースペクトルを計算

した。その結果、シルクスケールより小さいスケール

においてスペクトルの形が平坦になることがわかっ

た。これは、SPTの観測結果にマッチしているゆえ

初代星の存在の証明につながるかもしれない。
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21cm線-CMB Lensing相互相関の検出可能性と
宇宙論パラメータの制限

田中章一郎 (熊本大学大学院自然科学教育部)

Abstract

　中性水素 (HI)強度マッピングは、宇宙全体の中性水素の割合を表す宇宙論パラメータ ΩHI の赤方偏移進

化を測定することができる。この宇宙論パラメータ ΩHI は再電離後における構造形成を理解する上で重要な

パラメータである。ΩHI についての制限は、Square Kilometre Array(SKA)を用いた HI 観測により改善する

ことができる。しかし、HI 観測は、銀河系内外からの非常に強力な前景放射によって妨げられ、未だ宇宙論

的スケールでの観測には至っていない。また、ΩHI の制限を行う研究は多くなされてきたが、誤差が大きい

ことに加えて各赤方偏移ごとの制限にばらつきがみられる。そこで本研究では、前景放射の影響を減らすこ

とができる相互相関という手法を用いた 21cm線-CMB Lensing相互相関の検出可能性を示した。これに加え

て、Fisher解析を用いて ΩHI の制限の精度向上を行なった。　　　　

1 Introduction
近年の宇宙論的観測の目覚ましい進歩により、宇

宙論パラメータは非常に高い精度で制限されている。

さらなる精度の向上には、宇宙論的スケールに渡っ

て正確なダークマター分布の測定が求められる。

　再電離期後 (z<6)では、Intergalactic medium(IGM)
における水素のほとんどは電離されてしまうが、ご

く一部は高密度領域 (主に銀河内部) に残る (Zwaan
et al. 1997, 2005; Briggs 1990) したがって、中性水
素 (HI)からの 21cm線はダークマター分布をトレー
スすることができる。そのため、21cm 線の観測は
Square Kilometre Array(SKA) のような将来の電波
観測のキーサイエンスとなっている (Santos et al.
2015)。
　遠方銀河からの 21cm線は非常に弱く、未だに直
接観測にはいたっていない。加えて、銀河からの全

景放射は非常に強く、21cm線の観測を妨げている。
そのために、前景放射の除去は解決すべき重要な課

題となっている。除去の他に、21cm線と他の宇宙論
探査との相互相関により前景放射の影響を回避する

ことが期待されている。実際に、Chang et al. (2010)
では Green Bank Telescope からの 21cm 線強度マッ
プと DEEP2 optical galaxy redshift surveyを用いて測
定された z<1における 10,000の銀河分布との相互相

関パワースペクトルを測定した。これにより正相関

が得られ、4σでの 21cm線の検出を示した。
　 HI 質量密度の量を表す ΩHI は再電離後における

銀河の特性や進化を理解するために重要なパラメー

タである。高赤方偏移におけるクェーサーのスペク

トルは damped Lyman-α によって吸収される。その
吸収によって HI の量について推定することができ

る。また、クェーサーは広範囲に測定されること

から、ΩHI は様々な赤方偏移で制限される。その

上、21cm 線と銀河の相互相関によって低赤方偏移
(z<3.5) においても制限されている (Padmanabhan et
al. 2015)。しかし、この制限は他の一般的な宇宙論
パラメータに比べてあまり良くない。

　本研究で用いる cosmic microwave back-
ground(CMB)Lensing の観測量である convergence
fieldと 21cm線の相互相関は先行研究 Sarkar (2010)
により初めて提唱された。CMB光子は大規模構造の
重力ポテンシャルによって偏向され、二次的な CMB
非等方性として現れる。この CMB Lensing は z<3
での構造に影響を受けやすく、そのために再電離期

後の 21cm 線と良く相関する。また、Sarkar (2010)
は 21cm-CMB Lensing cross-power spectrum(CPS)に
よる 21cm線の検出は期待できることを示した。し
かし、前景放射の除去後におけるエラーに大きく寄

与する熱雑音については考慮されていなかった。
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　そこで、本研究では現在計画中の大型電波干渉計

SKA による観測を想定し、Planck により観測され
た convergence fieldマップを用いて CPSの検出可能
性を示した。これに加えて、Fisher 解析を行い宇宙
における中性水素の量を表す ΩHI の制限の予測を行

なった。

2 21cm-CMB Lensing cross corre-
lation

convergence field(κ)により定量化されるCMB Lens-
ingは視線方向の積分として表される。

κ(n̂) = 3
2
Ωm0

(
H0

c

)2 ∫ xLSS

0
dx F(x)δ(xn̂, z), (1)

F(x) = SK (xLSS − x)SK (x)D+(x)
SK (xLSS)a(x)

, (2)

Ωm0 は物質密度パラメータを表し、 H0 はハッブル

パラメータ、zLSSは最終散乱面の赤方偏移、a(z)はス
ケールファクター、xは共同角径距離、δは現在の密
度ゆらぎ、D+ は成長因子を表す。convergence field
は最終散乱面から現在までの密度ゆらぎの積分とし

て計算される。

　ここで Sarkar (2010)に従い、21cm-CMB Lensing
cross power spectrum(CPS)の導出を簡単に表す。始
めに、球面調和展開を用いて convergence fieldを展
開する。

κ(n̂) =
∞∑
l,m

aκ
lmYlm(n̂), (3)

Ylm(n̂)は球面調和関数である。展開係数 aκ
lm
は立体

角 ω(n̂) における積分により次のように与えられる。

aκ
lm =

∫
dω(n̂)κ(n̂)Y ∗

lm(n̂), (4)

ω(n̂) は立体角である。さらに、レーリー展開を用い

ると

aκ
lm = 6πΩm0

(
H0

c

)2
(−i)l

∫
d3k

(2π)3
∫ xLSS

0
dx

×F(x)δ(k) jl(kr)Y ∗
lm(k̂)

(5)

δ(k)は δ(r)をフーリエ変換したものであり、jl(x)は
球ベッセル関数を表す。

　 21cm線の観測量である輝度温度は次のように表
される。

T(ν, n̂) = T̄[1+δHI(z, n̂rHI)]
(
1 −

Tγ
TS

) [
1−1 + z

H(z)
∂v(z, n̂rHI)
∂r

]
,

(6)
TγとTSはそれぞれ、CMB温度、スピン温度を表す。
平均輝度温度と平均中性水素率はそれぞれ以下のよ

うに書かれる。

T̄(z) = 4.0mK(1+z)2 x̄HI(z)
(
Ωb0h2

0.02

) (
70

H0[km/s/Mpc]

)
,

(7)

x̄HI = 50ΩHIh2
(

0.02
Ωbh2

)
, (8)

　次に、convergence field と同様に球面調和展開を
行う。

aHI
lm = 4πT̄(z)(−i)l

∫
d3k

(2π)3
δ(k, z)Jl(kr)Y ∗

lm(k̂), (9)

Jl(x) ≡
(
b − f

d2

dx2

)
jl(x). (10)

この時、constant HI biasモデルを想定している (δHI =

bδ)。式. (5)、式. (9)を用い、リンバー近似を行うこ
とにより 21cm線-CMB Lensing CPSが計算される。

CHI−κ
l ≈ π

2
A(zHI)b

F(x(zHI))
x2(zHI)

P
(

l
rHI

)
, (11)

A(z) = 3
π
Ωm0

(
H0

c

)2
T̄(z)D+(z), (12)

rHIは赤方偏移 zHIでの共同距離を表す。P(k)は現在
のダークマター線形パワースペクトルを表し、CAMB

(Lewis et al. 2000; Lewis, & Challinor 2011)を用いて
計算した。

　また、のちのエラー計算のために、CMB Lensing
auto-power spectrumと 21cm線 auto-power spectrum
を書き表す。

　式. (5) と flat sky approximation を用いることで、
CMB Lensing auto-power spectrumは次のように与え
られる。

Cκ
l ≈ 9

4
Ω

2
m0

(
H0

c

)4 ∫
dx

F2(x(z))
x2(z)

P
(

l
x(z)

)
. (13)

　また、式. (9)と flat sky approximationにより (Datta
et al. 2007) 21cm線 auto-power spectrumは次のよう
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に求められる。

CHI
l (zHI) =

T̄2

πr2
HI

x̄2
HID

2
+

∫ ∞

0
dk ∥[b + f µ2]2P(k), (14)

波数ベクトル kは、大きさ k =
√

k2
∥ + l2/r2

HIである。

k ∥ は視線方向の波数である。

3 Error formula
21cm線-CMB Lensing CPSの検出可能性を予測す

るために、CPSのエラーを導入する。CPSのエラー
は (Sarkar 2010)によって与えられる。

(∆CHI−κ
l )2 =

(Cκ
l
+ Nκ

l
)(CHI

l
+ NHI

l
) + (CHI−κ

l
)2

(2l + 1)
√

Nc fsky∆l
, (15)

∆lは multipole lのバンドを表し、 fsky は天球面にお

ける観測領域の割合である。 Nc は 21cm 線観測の
チャンネル数である。式. (15)の第二項は常に初項よ
りも小さい。

　本研究では、instrumental noise について SKA-
Planck観測を想定する。次世代の電波望遠鏡である
SKAは 2020年代に建設が計画されており、SKA-mid
によって低赤方偏移 (z<3)での 21cm線を観測するこ
とが予定されている。南アフリカに建設予定である

SKA-midは 190のアンテナからなり、single dishモー
ドと interferometerモードとして稼働する予定である。
Planck観測のエラーについては (Planck Collaboration
VI 2018)を基に算出し、SKA観測のエラーについて
は (Bull et al. 2015)を基に計算し、instrumental noise
を評価した。

　推定される累積 Signal to Noise ratioは(
S
N

)2
≡

∑
l

(
CHI−κ
l

∆CHI−κ
l

)2

=
∑
l

(2l + 1)
√

Nc fsky(CHI−κ
l

)2

(Cκ
l
+ Nκ

l
)(CHI

l
+ NHI

l
) + (CHI−κ

l
)2
.

(16)

となる。

4 Fisher analysis
ΩHIと他の宇宙論パラメータの将来の制限を推定す

るために Fisher解析を行った。パラメータ pi、pj に

表 1: チャンネル数 Nc、各赤方偏移でのバンド幅、観

測可能な multipoleの範囲。IFは interferometer、SD
は single dishを表す。

redshift B Nc

z = 0.5 710MHz 71.0
z = 1.5 237MHz 23.7
z = 2.5 118MHz 11.8

SKA-MID (IF) SKA-MID (SD)

599≤ l ≤2000 8≤ l ≤598
359≤ l ≤2000 8≤ l ≤358
257≤ l ≤2000 8≤ l ≤256

おける Fisher行列は次のように計算される (Tegmark
et al. 1997; Coe 2009)。

Fi j =
1
2

⟨
∂2 lnL
∂pi∂pj

⟩�����
p=pfid

, (17)

lnL(p) =
lmax∑
l=lmin

[
CHI−κ
l

(p) − CHI−κ
l

(pfid)
∆CHI−κ

l
(pfid)

]2

,

p = (ΩHI,Ωch2, ns,H0)

(18)

pfid は fiducial パラメータである。パラメータのエ
ラーは covariance 行列を用いることで評価される。
covariance行列は Fisher行列の逆行列に対応する。

σ(pi) =
√
[F −1]ii . (19)

　本研究では、ΩHI を除く他の宇宙論パラメータは

Planck2018 により厳しく制限されていることから、
これらを priorとして用いることでΩHIのよりよい制

限を得ることができる。

5 Conclusion & Discussion
Fig. 1は、SKA-mid(SD)を想定した個々のmultipole

モードと multipoleについて累積した Signal to Noise
ratio(S/N)を表す。累積 S/Nは、z=0.5と 1.5で 10に
達し、z=2.5 では 5 に達するだけである。これらは
l = 200で飽和する。SKA-mid(IF)は累積 S/Nにそれ
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図 1: 細い線は個々の multipoleモードでの S/N、太
線は累積 S/Nを表す。
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図 2: これまでの研究の ΩHI 制限の結果と本研究の

結果との比較。ΩHIの現在の制限は Lah et al. (2007);
Khandai et al. (2011); Rao et al. (2006)から得られて
いる。今回の予測のために、HI biasが分かっている
ことを想定して、ΩHIに対する 1D-Fisher解析の結果
をプロットしている。

ほど寄与しない。Interferometerモードでは S/N∼0.4
となるだけである。この結果が示すように、21cm線-
CMB Lensing CPSの検出は SKA-mid(SD)-Planck観
測のみで達しうる。

　 Fig. 2は、現在のΩHIの制限と本研究から予想さ

れる制限との比較を表す。HI biasについては他の観
測から判明していることを想定しており、今回の結

果は目安ではあるが 1σ において見込まれる制限で
ある。21cm線-CMB Lensing CPSからの制限はおお

よそ 10%の誤差で制限できることがわかった。そし
てこの結果は z = 0.5, 1.5, 2.5でのこれまでの制限と
同等またはよりよい結果となった。
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HSCデータを用いたフィラメント構造の弱重力レンズ効果測定
近藤 寛人 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

SDSSを始めとする大規模銀河探査から、我々の宇宙が密な領域と疎な領域が折り重なった泡状構造をなし
ていることが観測されている。そのうち密な領域は、球状のハローとその間をつなぐ線状のフィラメント構造
から構成される。これらの密な領域は、弱重力レンズ効果を用いることでダークマターを含めた質量分布を
測定することが可能である。特にハローの弱重力レンズ効果解析は、盛んに行われており、宇宙論パラメー
タに対する制限にも用いられている。しかしフィラメント構造における弱重力レンズ効果は、十分に研究さ
れていない。
本研究では、Sloan Digital Sky Sur-vey (SDSS) III/Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (BOSS)

CMASS の銀河間に存在するフィラメント構造 (z ∼ 0.55) に対してすばる望遠鏡 Hyper Suprime-Cam

(HSC) first-year galaxy shape catalogue を用いて弱重力レンズ効果解析を行い、フィラメント構造からの
弱重力レンズ信号を 3.9σの優位性で検出した。また ΛCDMモデルに基づいたシミュレーションにおいても
同様の解析を行い、比較することによりフィラメント構造が ΛCDMモデルの示唆する大規模構造と一致し
ていることを確認した。本稿ではそれらの解析手法と結果について報告する。

1 導入
現在最も支持されている宇宙論モデルとして、宇

宙膨張を促進する宇宙項 Λと冷たいダークマターを
含む ΛCDMモデルがある。ΛCDMモデルに基づい
た N体シミュレーションでは、ダークマターの構造
として球状のハローとその間をつなぐ線状のフィラ
メント構造が形成される。実際の観測では、ダーク
マターは光を放射しないためダークマターの構造を
直接観測することはできず、内部で形成された銀河
の空間分布を通して観測されてきた。
しかし、相対論的効果を考えると、ダークマター構
造の背後に存在する銀河の形状は、重力場による光
の経路の歪みから若干の変化が生じる。これを弱重
力レンズ効果と呼び、膨大な数の銀河像を平均する
ことで、微小な銀河像の変化を取り出し、ダークマ
ター構造を直接的に測定することが可能になる。ハ
ロー内のダークマター分布は、弱重力レンズ効果に
よって広く研究されているが、ハローと比較して質
量が小さく、弱重力レンズ効果の小さいフィラメント
構造においては、まだ十分に研究されていない。先
行研究として、SDSS LRG間のフィラメント構造の
弱重力レンズ効果の測定 [1]があり、z ≤0.5のフィラ

メント構造を測定している。
私たちは、より高赤方偏移の銀河である SDSS-BOSS

の隣接するペアの間に存在するフィラメント構造
(z≤0.7)を Subaru Hyper Supreme-Cam (HSC) の
初年度データを用いて測定する。また HSC コラボ
レーションにて、ΛCDMモデルを仮定した N体シ
ミュレーションに基づいて作成された擬似銀河カタ
ログにおいても同様の測定を行い、現実のダークマ
ターフィラメント構造がΛCDMモデルの予言と一致
していることを確認する。
本稿の構成は、以下のようになっている。第 2章で
は、解析に使用したカタログについて簡潔に述べる。
第 3章では、弱重力レンズ効果の測定について述べ
る。第 4章において測定結果を示し、第 5章でそれ
らをまとめる。

2 データ
この章では、SDSS-III/BOSS CMASS銀河カタロ

グからのフィラメント構造を挟んだ銀河ペアカタロ
グ作成、背景銀河として用いたHSCの銀河形状カタ
ログ、シミュレーションから作成された擬似銀河形
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状カタログについて説明を行う。

2.1 CMASS銀河ペアカタログ
フィラメント構造は、大質量ハローの間をつなぐよ

うにして存在することが予測される。そのため大質量
ハローに存在するであろう SDSS-III/BOSS CMASS

銀河カタログ [2]から隣接する銀河ペアを選択し、フィ
ラメントの解析でスタックする銀河ペアカタログを
作成する。
はじめに HSC 初年度データと重複する領域を取り
出し、赤方偏移 0.43 < z < 7.0 のカットを行う。
またペアの条件として、視線方向の間隔が |∆χ| <
6 h−1Mpc かつ、投影距離が 6 h−1Mpc < R <

14 h−1Mpcであることを用いる。これらの条件は、
銀河ペアが異なるハロー内に存在するとともに、フィ
ラメントの弱重力レンズ効果測定が行える範囲であ
ることを保証する。
結果として、HSC初年度データ領域で 69,447個の
銀河ペアを作成し、その赤方偏移分布を図 1に示す。

2.2 HSC銀河形状カタログ
本研究で用いるHSC銀河形状カタログ [3]は、HSC

の第一回データリリースによるものであり、全部で
6個の観測領域からなる。136.9 deg2 の観測領域を
持ち、銀河の個数密度は 21.8 arcmin−2 である。ま
た赤方偏移分布のピークが z ∼ 0.7に存在する。

2.3 擬似銀河カタログ
本研究では、フィラメント構造からの弱重力レン

ズ信号の理論予測及び共分散を得るために Shirasaki

et al. [4]で作成された模擬銀河カタログを用いる。
このカタログでは、ΛCDMモデルに基づいたダーク
マター N体シミュレーションを行い、レイトレーシ
ングすることで弱重力レンズ効果を含めた銀河形状
が作成されている。
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図 1: フィラメントと背景銀河の赤方偏移分布。そ
れぞれ最大のビンで規格化してあり、弱重力レンズ
効果解析に十分な背景銀河が確保されていることを
示す。

3 弱重力レンズ効果測定
3.1 弱重力レンズ効果
弱重力レンズ効果は、遠方銀河から発せられた光

の軌跡が手前にある物質のつくる重力場によってわ
ずかに歪められる効果である。背景銀河像の微小な
歪みの測定から、手前にある暗黒物質を含めた物質
分布を再構築することが可能である。弱重力レンズ
効果は、背景銀河が持つ形状と比較して非常に微小
な効果であるため、個々の銀河像においては測定で
きないが、個々の銀河固有の楕円率がランダ ムな方
向を向いていると仮定すると、複数の銀河の形状を
平均することで、弱重力レンズ信号を測定すること
ができる。
弱重力レンズ効果において、銀河の形状変化の測定
量であるシアー γtは、背景銀河の楕円率 et,iを用い
て式 (1)のように表される。

γt =

∑
i wiet,i

2R(1 + m̂)
∑

i wi
(1)

ここで wiは各背景銀河に対するウェイト、応答係数
R、補正バイアス m̂を用いる。
またフィラメントまでの距離 DA (zl)、背景銀河ま
での距離 DA (zs)、フィラメントと背景銀河の距
離DA (zl, zs)を用いて表される臨界面密度 Σcrをシ
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アー γ にかけることで、質量面密度∆Σを得る。

Σ−1
cr (zl, zs) =

4πG

c2
DA (zl)DA (zl, zs)

DA (zs)
(2)

3.2 エスティメーター
本研究では、ハローの間をつなぐフィラメント構

造を解析するため弱重力レンズ信号にハローの影響
が生じる。フィラメントに比べてハローは大質量で
あるため及ぼす弱重力レンズ効果が大きく、その寄
与を取り除くことが必要である。そこでClampitt J.,

et al.[1]にて示された図 2のようなエスティメーター
を∆Σに対して用いることにより、ハローの球対称
成分を含まない弱重力レンズ信号を取り出す。また
エスティメーターにおける 1つのビンは緑矢印で示
された領域を平均したものである。

図 2: フィラメント信号測定のためのエスティメー
ター。両端の黒丸が CMASS銀河を含むハローを表
し、その間をつなぐようにフィラメント構造が存在
する。球対称な天体の生み出すシアーは、180度対
称性を持つため、図 2における p1～p4のように各ハ
ローに対して 90度となる点のペアを 2組平均化する
ことで打ち消すことができる。また以降の各ビンは
フィラメントに沿う矢印のフィラメントからの距離
で定義する。

4 結果
4.1 フィラメント信号
図 3に CMASS銀河ペアをスタックし、エスティ

メーターを用いて、フィラメントからの弱重力レン
ズ信号を測定した結果を示す。測定の結果 3.9σの優
位性でフィラメント構造を検出している。また理論
曲線は、模擬銀河カタログを用いて今回の測定領域
を 108リアライゼーション分測定した結果を平均し
て求めている。観測の信号と理論曲線が不一致なよ
うに見えるが、今回の測定に用いたエスティメーター
の各ビンは強く相関しているため、自由度 5のカイ
二乗検定において χ2 = 8.1であり、p値は 0.15であ
る。これはフィラメント構造において観測からの測
定とΛCDMモデルによるシミュレーションからの示
唆が相反せず、フィラメント構造は、ΛCDMモデル
を支持している。
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図 3: フィラメント構造の弱重力レンズ信号。実線が
観測、破線がシミュレーションによる理論予測を示
す。フィラメントと並行または垂直な要素を取り出
しており、負の値は垂直な成分が大きいことを示す。

4.2 2Dマップ
全ての銀河ペアをスタックしたシアーマップを図

4に示す。球形のハロー由来のシアーの間にフィラメ
ント構造による鉛直方向のシアーの存在が見られる。
またハローから十分離れた位置でもハローペア取り
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巻くようなシアーが存在しており、ペアとして取り
出したハローと異なる他のハローが影響しているこ
とが考えられる。

shear = 0.001
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図 4: 銀河ペアスタック後のシアーマップ。

シアーは物質密度を示すコンバージェンスに変換
可能である [5]。ここではシアーの畳み込みから作成
したコンバジェンスマップを図 5に示す。コンバー
ジェンスマップでは、フィラメント構造がハローの
半径と同程度まで見られる。これは実際のフィラメ
ント構造が糸のように細くまとまった構造ではなく、
幅を持った広がりのある構造であることを示唆して
いる。

5 要約
本研究では、HSC の銀河形状カタログを用いて

SDSS-III/BOSS CMASS の銀河ペア間に存在する
フィラメント構造を解析し、3.9σの優位性でフィラ
メント構造を検出した。ΛCDMモデルに基づいたシ
ミュレーションと観測からの測定を比較では、フィ
ラメント構造が ΛCDMモデルを支持することを確
認した。またフィラメント構造は、幅を持った広が
りのある構造である。
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図 5: 銀河ペアスタック後のコンバージェンスマップ。
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ヘリカルな磁場生成モデルにおける重力波生成
岡野 創 (早稲田大学大学院)

Abstract

我々の宇宙には、中性子星や銀河をはじめとした、磁場をもつ 物体が多数存在する。磁場の強さは磁場の相関長 (スケール)

が 小さいほど大きくなり、中性子星では 1012 G を超え、銀河団 では 103G であるなど多岐にわたる。そして、2010 年の
TeV Blazar の観測から Void の宇宙にも磁場が存在し、100Mpc あ たりに 1016 G を超える磁場があることがわかった。
これは種 磁場とよばれ、この磁場がプラズマの運動などで銀河の磁場程 度まで増幅されたと言われている。種磁場の起源
は初期宇宙、特にインフレーションにあると考えられ、2010 年の観測後、様々な磁場生成モデルが考えられてきた。とこ
ろが 2014 年に インフレーションのみで観測を満たす磁場は生成できないこと が証明され、以降はインフレーションだけで
なく、再加熱も利 用した磁場生成が議論されるようになった。また、観測結果と シミュレーションとの比較から、宇宙磁
場はヘリカルであるこ とが示唆されている。そこで私は、初期宇宙磁場の生成機構と してインフレーション期から再加熱
期にかけてヘリカルな磁場 を生成するモデルに着目する。このモデルでは、宇宙磁場の観測下限 1Mpcあたりで > 10−16

を上回る磁場の生成が可能で あり、同時に作られた電場は再加熱時に十分弱められる。ここでは、宇宙初期に増幅された
電磁場から作られる重力波のパワースペクトルを計算し、重力波干渉計による直接観測の可能性を検討する。

1 Introduction

2010年のガンマ線望遠鏡による観測により、我々の宇宙
には銀河や天体のない“空の”領域にも磁場 (10-16G)が大
スケール (1Mpc)に存在することが示唆された。大スケー
ルの揺らぎの生成はインフレーションによって生成できる
が、電磁場はスケール対称性をもっており、一様等方的な
時空膨張では揺らぎの増幅ができない。そのため、なんら
かの方法で電磁場のスケール対称性を破ってやる必要があ
る。しかし、素粒子標準模型の枠組みではそのような結合
は存在しない。そこで、インフレーション中において素粒
子標準模型を超えた枠組み (BSM)で電磁場生成が行われた
と考えられる。(ビッグバン以降は電磁場のラグランジアン
としては標準模型が正しいと考えられるので、新たに導入
されたBSM結合はインフレーションが終わればなくならな
ければならない。)BSM結合を導入し、磁場生成について
言及したものとして電磁場の運動項とスカラー場を結合さ
せたモデルがある。この結合は現象論的にスケールファク
タのパワーロウで表されるとすると電磁場のスケール対称
性を破る。結果、大スケールかつ観測下限を超える磁場生
成が可能だと考えられたが、以下の理由をもって棄却され
た。上記の観測下限を満たすような磁場をインフレーショ
ンで生成すると同時に、より強力な電場も生成されてしま
い、電磁場のエネルギー密度が非常に大きくなってしまう。
このモデルにおいて電磁場は揺らぎとして扱われ、インフ
ラトンのダイナミクスに影響を与えないという近似の下で
生成している。従って、電磁場のエネルギー密度がインフ
ラトンのエネルギー密度と比べて無視できなくなればそれ
は矛盾である。一方で電磁場が時空のダイナミクスに影響
を与えないという条件を満たそうすると十分な磁場生成を
行えない。観測下限を超えるという制限と、バックグラウ
ンドへのバックリアクションがないという条件が相反して
いるというのはこのモデルに限らず様々なモデルで問題視

されてきた。そこでインフレーションだけでなく、インフ
レーション以降にも磁場生成を起こすというモデルが考案
され始めた。また、近年では宇宙磁場がヘリシティをもっ
ていることが示唆されるようになったため、磁場生成モデ
ルはパリティ対称性を破り、生成される磁場がヘリカルに
なると考えられる。ヘリカルな磁場が作られれば、インフ
レーション後の再加熱時に逆カスケードを用いて小スケー
ル磁場のエネルギーを大スケール磁場に受け渡すことがで
きる。するとバックリアクションを無視できる近似を成立
させつつ大スケールの強磁場を生成できることが示された。
(2).このモデルでは電磁場運動項との BSM結合がインフ
レーション終了と共に定数 (=1)になること,再加熱が瞬間
的に行われるなどの仮定が置かれている。これらの仮定に
対して、(3)ではインフレーション期だけでなくインフラト
ン振動期でも BSM結合がスケールファクタのパワーロウ
で表され、再加熱時のの電磁場の振る舞いについても言及
した。インフレーション後のインフラトン振動期において
荷電粒子との相互作用をモデル化することで電場だけを拡
散させることで電磁場の振動を止め、磁場生成を自然に停
止させている。
この集録の構成としては、2章で (3)のモデル、及び生成さ
れるヘリカルな磁場、電場についての説明を与え、3章で
電場から生成される重力波について言及し、輻射優勢期に
おけるパワースペクトルを確認する。4章では結論及び今
後の展望について言及する。
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2 helical magnetogenesis model

考える作用は以下で与えられる.

S =

∫
dηd3x

√
−gη

[
M2

pl

2
R− 1

2
(∂µϕ)

2 − V (ϕ)− 1

2
(∂µχ)

2

−U(χ)− 1

4
I2(χ)

(
FµνF

µν − γ
ϵµναβ

2
√
−g

FµνFαβ

)]
(2.1)

このうちバックグラウンドで効いてくるのは

S =

∫
dηd3x

√
−gη

[
M2

pl

2
R− 1

2
(∂µϕ)

2 − V (ϕ)

]
(2.2)

のみである.このうち, 平坦なドジッター膨張を時空の解と
して、その周りでの摂動として spectator場と電磁場を考え
ている.Spectator場の運動は解かないが, 電磁場の運動項と
の結合は次のように与えられているものとする.

I(η) =



(
ai
as

)−n

(a < ai)(
a(η)

as

)−n

(ai < a < as)

1 (as < a)

(2.3)

ここで

η =


− 1

aHinf
∝ a−1 (a < ae)

2

aH
∝ a1/2 (ae < a < ar)

(2.4)

である。この仮定の元で,電磁場揺らぎの運動方程式を書き
下すと

(∂2
η + k2)(IiABD

± ) = 0 (a < ai)(
∂2
η + k2 ± 2ξ

k

η
− n(n− 1)

η2

)
(IAinf

± ) = 0 (ai < a < ae)(
∂2
η + k2 ∓ 4ξ

k

η
− 2n(2n+ 1)

η2

)
(IAosc

± ) = 0 (ae < a < as)

(∂2
η + k2)Afin

± = 0 (as < a)

(2.5)

ここから各時刻における磁場のパワースペクトルを書くと,
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Fig 1: a = 10ai の時の磁場のパワースペクトル
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Fig 2: a = 104ai の時の磁場のパワースペクトル
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Fig 3: a = 108ai の時の磁場のパワースペクトル
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Fig 4: a = ae の時の磁場のパワースペクトル
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Fig 5: a = 103ai の時の磁場のパワースペクトル
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Fig 6: a = 106ai の時の磁場のパワースペクトル

またこの時の電場のパワースペクトルはすべて磁場より
大きくなり,
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Fig 7: oscillation中の電場のスペクトル

である。

3 電場からの重力波
図を見ると電場のパワースペクトルの方が大きいので、重
力波が出るとしたら電場からである。そのうち、大スケー
ルからの寄与と、小スケールからの寄与が考えられる。電
場をソースとした重力波の運動方程式は

S =

∫
dηd3x

√
−g

[
M2

pl

2
R− 1

4
I2(η)

(
FµνF

µν − γFµν F̃
µν
)]

(3.1)

の 2次摂動を考えて、

h̃
′′(λ)
k (η) + 2Hh̃

′(λ)
k (η) + k2h̃

(λ)
k (η)

=
2I2(η)

M2
pla

2

∫
d3q

(2π)3
A′

i(η,q)A
′
j(η,k− q)e

(λ)
ij (−k)

(3.2)

のように与えられる. ここからスペクトルは⟨
h̃
(λ)
k (η)h̃

(λ)
k′ (η)

⟩
=

1

2M4
pl

δ(k+ k′)

×
∑
α,β

∫
d3p

∣∣∣∣∫ dη′
I2(η′)

a2(η′)
Gk(η, η

′)A′
α(η

′,−p)A′
β(η

′,k+ p)

∣∣∣∣2
×
(
1− αλp̂ · k̂

)2 (
1 + βλ(k̂+ p) · k̂

)2

(3.3)

のようにして計算できる. ここから大スケールからの寄与
を計算してパワースペクトルを求めると,
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Fig 8: 正の偏光からの重力波パワースペクトル
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Fig 9: 負の偏光からの重力波パワースペクトル

これを見るとたしかに重力波はヘリカルになっている。
小スケール側においては horizon直下になっているので su-

perhorizon近似も subhorizon近似も使えない。よってうま
い fitting functionを考える必要がある.

4 今後の発展
ヘリカルな電磁場生成モデルからは確かにヘリカルな重
力波が得られた.現段階では小スケール側からの寄与を計算
しきれていないので、良い fitting関数を用意してスペクト
ルを計算する必要がある。また、それが重力波干渉計の観
測に引っ掛けられるかを考察しなければならない。
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Modeling scalar fields consistent with positive mass

片桐 拓弥 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

現在の宇宙の加速膨張を説明する試みのひとつとして、一般相対論を拡張した修正重力理論が多く提案され

ている。時空の全エネルギーの下限の存在を保証する正エネルギー定理の成立の可否は、修正重力理論の構

築に向けて一定の指導原理となりうるだろう。また、それらの理論における重力場の方程式の解の唯一性 (多

様性)を調べることは、理論における宇宙モデルに強い制限を与える点で重要である。本講演では、修正重

力理論のひとつであるスカラー・テンソル理論の特別なクラスにおいて正エネルギー定理が成立する条件を

調べた (M. Nozawa and T. Shiromizu, 2014)をレビューしたのち、その結果を応用してスカラー場が定常

な場合において至るところに時間的な Killingベクトルが存在する時空はMinkowski時空に限られることを

示す。

1 Introduction

系の全エネルギーに対する下限の存在は、系の安

定性を保証する最も基本的な要請である。下限が存

在しない場合、エネルギーは際限なく負の値を取るこ

とが可能となる。これは、系の不安定性を意味する。

一般相対論では等価原理により重力場のエネルギー

を局所的に定義できない。しかし、時空が漸近的に

平坦な場合については全エネルギーの定義が可能で

ある。このときに定義されるエネルギーをArnowitt-

Deser-Misner(ADM) エネルギーと呼ぶ。正エネル

ギー定理 (R. Schon et al, 1981))(E. Witten, 1981)

によると、物質場の局所的なエネルギーが非負であ

るならばADMエネルギーは非負であり、Minkowski

時空に限って 0となる。したがって、正エネルギー

定理は時空の全エネルギーの下限の存在を保証する

ものであり、一般相対論を含む重力理論の安定性を

示すひとつの指針となる。

近年、宇宙の後期加速膨張を説明する試みのひと

つとして、一般相対論を拡張した修正重力理論が盛

んに議論されている。広く拡張された理論の制限は

観測事実との整合性から行われる場合が多く、超重

力理論を始めとした基礎理論との整合性については

理解に乏しい。また、正エネルギー定理は、多くの

超重力理論においてその成立が証明されている。以

上の観点から、正エネルギー定理の成立の可否は修

正重力理論の構築にあたって一定の指導原理となり

うるだろう。

正エネルギー定理は、「至るところで時間的な

Killing ベクトルが存在する真空 Einstein 方程式

の解は、Minkowski 時空に限られる」と主張する

Lichnerowicz 定理の証明に応用できる。さらに、

「真空 Einstein 方程式の静的ブラックホール解は、

Schwarzchild解に限られる」ことを示す静的ブラッ

クホールの唯一性定理の証明も可能にする。これら

の定理は、宇宙における解を強く制限する点で非常

に重要である。

本講演では、はじめに正エネルギー定理が成立

する修正重力理論が満たすべき条件を議論した

(M. Nozawa and T. Shiromizu, 2014)をレビューす

る。ただし、ここでいう修正重力理論とはある種の

スカラー・テンソル理論とする。次に、この結論を応

用して、重力場の方程式の解のうち、至るところで時

間的なKillingベクトルが存在する時空はMinkowski

時空に限られることを示す。本講演で与える結論は

スカラー場が存在する場合でも Lichnerowicz定理が

成立可能であることを示す。

2 正エネルギー定理

正エネルギー定理の証明には、多脚場形式に基づ

くRiemann-Cartan時空を用いる (E. Witten, 1981)。

すなわち、局所慣性系において Dirac spinorが存在
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し、これによって捻率は 0ではない値を取る。この形

式で表される重力理論は一般座標変換と局所 Lorentz

変換に対して不変であり、超重力理論で用いられる

幾何学である。

多脚場 eα̂µ を、次を満たすように定義する:

gµν = eα̂µe
β̂
νηα̂β̂ (1)

ここで、µ, ν, · · · = 0, 1 . . . dは (d+ 1)次元時空の計

量の添字を表し、ハットのついた添字は時空の接空

間であるMinkowski時空の計量の添字を表す。次に、

Dirac spinor ϵに対する全共変微分

Dµϵ = (∇µ +Aµ)ϵ (2)

を定義する。ここで、∇µは Levi-Civitàの共変微分

を表し、Aµはスピン接続を表す。また、ガンマ行列

γµ は次の Clifford代数

{γµ, γν} = 2gµν (3)

に従う。

次に、Nesterテンソル (J. A. Nester, 1982)

Nµν := −i
(
ϵγµνρDρϵ−Dρϵγ

µνρϵ
)

(4)

を定義する。ここで、γµνρ = γ[µγνγρ]である。また、

ϵ = iϵ†γ0 は Dirac共役であり、ϵ† は ϵの Hermitian

共役を表す。また、Dρϵ = i (Dρϵ)
†
γ0である。(4)式

を用いることで、ADMエネルギーと運動量の和 P

は

P =

∫
S∞

NµνdSµν (5)

と書ける。ここで、S∞は空間的無限遠における (d−1)

次元超曲面を表す。次に、Gaussの定理を用いるこ

とで ∫
S∞

NµνdSµν = 2

∫
Σ

∇µN
µνnνdΣ (6)

を得る。ここで、Σは任意の d次元空間的超曲面を

表し、nµ は Σの未来向き単位法線ベクトルを表す。

(6)式右辺の被積分関数を具体的に計算することで、

∇νN
µν =2iDρϵγ

µνρDνϵ−Gµ
νV

ν

− i

2
ϵ
(
Fνργ

µνρ + γµνρFνρ

)
ϵ

− iϵ
(
Aνγ

µνρ − γµνρAν

)
Dρϵ

+ iDρϵ
(
Aνγ

µνρ − γµνρAν

)
ϵ

(7)

を得る。ここで、V µ = iϵγµϵであり、場の強さ

Fµν = 2
(
∇[µAν] +A[µAν]

)
(8)

と、Aµ = γ0Aµ
†γ0、Fµν = γ0Fµν

†γ0 である。

(7) 式右辺の 0 成分が非負であることを示すこと

で、ADMエネルギーが非負であることを証明でき

る。ここで、Dirac spinor ϵに対して、次のゲージ条

件 (Witten方程式)

γ îDîϵ = 0 (9)

を課す。ここで、î, ĵ · · · = 1, 2 . . . dである。(9)式を

満たす ϵの存在は、漸近的Minkowski/Anti-de Sitter

時空において証明されている (T. Parker et al, 1982)。

(9)式を用いると、(7)式右辺の第一項の 0成分は

2iDρϵγ
0νρDνϵ = 2gij(Diϵ)

†(Djϵ) ≥ 0 (10)

となり、非負であることがわかる。次に、(7)式右辺

の第四項、第五項は符号を操作できない項であるた

め、これらが消えるように

Aνγ
µνρ = γµνρAν (11)

とする。このとき、(7)式は

∇νN
µν = 2iDρϵγ

µνρDνϵ−Gµ
νV

ν + Sµ (12)

と書ける。ここで、

Sµ := −iϵγµνρFνρϵ (13)

である。

Aµ = 0とすることで、一般相対論の場合に帰着

する。このとき、Dµ = ∇µ、Sµ = 0となる。また、

物質場が dominant energy conditionを満たすとき、

Einstein方程式を通して (12)式右辺の第二項は非負

であることが示される。このように、一般相対論に

おいては、正エネルギー定理が成立していることが

わかる。

3 スカラー・テンソル理論における

正エネルギー定理

次のスカラー・テンソル理論を考える：

S =
1

2

∫
d4x

√
−g [R+ 2K(ϕ,X) + 2Lmatter] (14)



175

2019年度 第 49回 天文・天体物理若手夏の学校

ここで、ϕは実スカラー場であり、X := − 1
2∇µϕ∇µϕ

である。さらに、Lmatter は物質場の Lagrangianを

表す。(14)式より、重力場の方程式

Gµν = T (ϕ)
µν + T (matter)

µν (15)

T (ϕ)
µν = KX∇µϕ∇νϕ+Kgµν (16)

と、スカラー場の運動方程式

∇µ (KX∇µϕ) +Kϕ = 0 (17)

を得る。ここで、KX = ∂XK、Kϕ = ∂ϕK である。

次に、スピン接続とスカラー場の関係を

Aµ = W(ϕ)γµ (18)

と仮定する。これにより、(12)式は

∇νN
µν =2iDρϵγ

µνρDνϵ− Tµ(matter)
ν V ν

+ iδλγµδλ+∆V µ
(19)

と書ける。ここで、

δλ =
1√
2

[√
KXγµ∇µ − 4Wϕ

KX

]
ϵ (20)

∆ = XKX −K − 8Wϕ
2

KX
+ 12W2 (21)

であり、δλ = i(δλ)†γ0、Wϕ = ∂ϕW である。 こ

こで、KX ≥ 0としたが、スカラー場に null energy

conditionを課したことに対応する。

(19) 式右辺第一項の 0 成分は (10) 式より非負で

あり、第二項の 0成分は物質場に dominant energy

conditionを課せば非負である。また、第三項の 0成

分は

iδλγ0δλ =(δλ)†δλ

≥0
(22)

となり、非負である。第四項の 0成分は符号を操作

できない項であるため、0とする。すなわち、

XKX −K − 8Wϕ
2

KX
+ 12W2 = 0 (23)

は、正エネルギーが成立するための条件である。

(23)式より、次のふたつの条件

KXX = 0 , XKX
2 + 8Wϕ

2 = 0 (24)

を得る。KXX = 0より、

K(ϕ,X) = X−U(ϕ) , U(ϕ) = 8Wϕ
2−12W2 (25)

を得る。これはカノニカルなスカラー場に対応する。

また、XKX
2 + 8Wϕ

2 = 0より、X > 0のとき

K = const. , W = const. (26)

を得る。この結果は、負の宇宙項を持つ場合に対応

するので膨張宇宙解は存在しない。また、X < 0の

とき、

K = 4
√
2Wϕ(−X)1/2 + 12W2 (27)

を得る。ここで、ϕ = ϕ(t)の場合はX = 1
2 (∂tϕ)

2
> 0

となるため、ϕが一様等方である解は除外される。

次に、Minkowski時空のときに ADMエネルギー

は 0となることを示す。(19)式より Diϵ = 0, δλ =

0, Tµ(matter)
ν = 0のとき、ADMエネルギーは 0とな

る。このとき、

[∂i +Ai, ∂j +Aj ] ϵ =
1

4
Rijµνγ

µνϵ (28)

より、Rijµν = 0である。さらに、時間一定面の変形

により

Rαβµν = 0 (29)

が成り立つ。したがって、ADMエネルギーを 0にす

る時空はMinkowski時空であることが示された。以

上により、(11)式と (18)式を満足する (14)式の重

力理論において、正エネルギー定理が成立する条件

として (23)式が得られた。

4 一般化された Lichnerowicz定

理

至るところに時間的な Killingベクトル ξµ が存在

する漸近的に平坦な時空の場合、ADMエネルギー

M は次のように書ける:

M = −
∫
∂Σ

∇µξνdSµν

= −2

∫
Σ

Rµνξ
µξνdΣ

(30)

ここで、右辺一行目から二行目の式変形には Gauss

の定理を用いた。また、空間的的超曲面 Σは ξµ に

直交するように選んだ。
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(30)式右辺の被積分関数は、(15)式より

Rµνξ
µξν =KX(∂tϕ)

2

+
2

1− d
(−XKX +K) gµνξ

µξν
(31)

となる。ここで、物質場は存在しないものとした。(31)

式右辺第二項は、スピン構造を持たない理論 (W = 0)

に対する正エネルギー定理の成立条件 (23)式より 0

となる。このとき、スカラー場が定常である場合に

は右辺第一項も 0となるため、ADMエネルギーは

0となる。さらに、正エネルギー定理より ADMエ

ネルギーが 0である時空はMinkowski時空に限られ

る。したがって、(14)式で表される理論のうちスピ

ン構造を持たず、正エネルギー定理が成立するクラ

スについては次の定理が成立する。

一般化された Lichnerowicz定理:

スカラー場が定常かつ物質場が存在しない場合、至

るところに時間的なKillingベクトルが存在する時空

はMinkowski 時空に限る。

5 Conclusion

本講演では、正エネルギー定理が成立するため

に (14) 式で表されるスカラー・テンソル理論の満

たす条件について調べた (M. Nozawa and T. Shi-

romizu, 2014)をレビューしたのち、至るところに時

間的なKillingベクトルが存在する時空はMinkowski

時空に限られる場合があることを示した。ただし、考

えた理論は (11)式と (18)式を満足するクラスであ

り結論は限定的である。したがって、必ずしも (23)

式を満たさない理論が排除されるべきとは言えない。

また、(14)式の理論は Horndeski理論の特別なクラ

スである。修正重力理論の精査という観点からすれ

ば、Horndeski理論への議論の拡張は重要な意味を

もつ。

今回はブラックホールを含まない場合を考えたが、

一般相対論においてはブラックホールを含む場合の

正エネルギー定理の成立も証明されている。修正重

力理論においてブラックホールを含む正エネルギー

定理の成立の可否を調べることで、理論が満たすべ

き条件はより強くなると考える。なぜなら、ブラッ

クホールが存在する場合に (6)式で現れるイベント

ホライズン上での表面積分は非負であることが条件

として加わるからである。これらの議論を経て、修

正重力理論における静的ブラックホール解の唯一性

について調べることが可能となる。
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軸対称時空における時間的閉曲線

林 航大 (京都大学　基礎物理学研究所)

Abstract

一般相対性理論は重力を時空連続体の歪みとして説明するものである。この一般相対性理論の興味深い示唆

として、時間的閉曲線の存在がある [1-3] 。時間的閉曲線とは時間的な曲線でありながら全く同一の時空点

( 時間、空間 ともに全く同一の点 ) に戻ってくるものである。この時間的閉曲線の存在は、一般相対性理論

の枠組みにおいて、過去の世界への時間旅行が禁止されていないことを意味している。本発表ではまず、文

献 [1] に従って、回転する無限に長い円柱形状のダストによって形成される円柱対称時空において時間的閉

曲線が存在することを確認する。また文献 [2] に従って、有限の長さの質量を持たない回転する棒にによっ

て形成される軸対称時空においても同様に時間的閉曲線の存在を確認する。

1 Introduction

アインシュタイン方程式によって記述される時空

のなかには時間的閉曲線を含むものが多数存在して

いる。時間的閉曲線とは時間的な曲線でありながら

全く同一の時空点 ( 時間、空間 ともに全く同一の点

) に戻ってくるものである。この時間的閉曲線の存在

は、一般相対性理論の枠組みにおいて、過去の世界

への時間旅行が禁止されていないことを意味してい

る。しかしながら、時間的閉曲線の存在は、一般的

には現実的でないと考えられている。これは、時間

的閉曲線を含む時空の多くが非物理的な性質を持っ

ていることや、現実の宇宙を記述するものでないと

考えられていることによるものである。具体例とし

ては、Gödel解が挙げられる [4]。この解は、膨張し

ていない回転している宇宙を表すものであり、負の

宇宙項を含むアインシュタイン方程式の厳密解であ

る。また、回転しているブラックホールを記述する

Kerr解やそれに電荷を加えた Kerr-Newmann解に

も時間的閉曲線が存在することが知られている。こ

れらは現実的なブラックホールを表す解として知ら

れている。しかしながら、これらの解において時間

的閉曲線が存在するのは事象の地平面の内側に限ら

れており、我々が過去の世界へ時間旅行することは

不可能であると考えられている。

　果たして、時間的閉曲線を含む時空は現実的に存

在し得ないのだろうか。この疑問に対する答えを得

るための足がかりとして、今回私は時間的閉曲線を

含む二つの時空の性質について調べた。

2 無限に長い回転する円柱形状の

ダスト

無限に長い回転する円柱形状のダストによって形

成される円柱対称時空について、その性質を見てい

く [1]。この解は van Stockumによって求められたも

のである [5]。

次のような計量を考える。

ds2 =H(dz2 + dr2) + Ldϕ2 + 2Mdϕdt− Fdt2

(−∞ < z < ∞, 0 ≤ ϕ ≤ 2π, −∞ < t < ∞)

(2.1)

ただし、ϕ = 0 と ϕ = 2π は同一視する。また、

H,L,M,F は rのみに依る関数であり、具体的な形

を以下に述べる。

・内部解 (0 ≤ r ≤ R)

回転する円柱形状のダストによって形成される計

量。ダストの密度と４元速度は次で与えられる。

8πρ = 4a2ea
2r2 , ui = δit (2.2)

ただし、aは任意の正の定数である。計量の具

体的な形は

H = e−a2r2 , L = r2(1− a2r2),

M = ar2, F = 1
(2.3)
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・外部解 (R ≥ r)

円柱形状のダストの周りの真空領域に形成され

る計量。正の定数 aによって三通りの計量があ

り得る。

・Case I (aR < 1/2)

H = e−a2r2(R/r)2a
2R2

,

L =
1

2
rR sinh(3ϵ+ θ)csch(2ϵ)sech(ϵ),

M = r sinh(ϵ+ θ)csch(2ϵ),

F = rR−1 sinh(ϵ− θ)csch(ϵ)(
θ = (1− 4a2R2)1/2 log(r/R),

tanh(ϵ) = (1− 4a2R2)1/2

)
(2.4)

・Case II (aR = 1/2)

H = e−1/4(R/r)1/2,

L =
1

4
rR[3 + log(r/R)],

M =
1

2
r[1 + log(r/R)],

F = rR−1[1− log(r/R)]

(2.5)

・Case III (aR > 1/2)

H = e−a2r2(R/r)2a
2R2

,

L =
1

2
rR sin(3ϵ+ θ) csc(2ϵ) sec(ϵ),

M = r sin(ϵ+ θ) csc(2ϵ),

F = rR−1 sin(ϵ− θ) csc(ϵ)(
θ = (4a2R2 − 1)1/2 log(r/R),

tan(ϵ) = (4a2R2 − 1)1/2

)
(2.6)

ここで示した計量は、ダストの共動座標系で表した

ものであるが、各点で局所平坦座標系に移ることで

ダストが角速度 aで回転していることが確認される。

　時空における特異点の存在について確認する。各

領域におけるKretschmann scalarを計算すると次の

ような r依存性が求められる。

k =RαβγδRαβγδ

∝

{
e2a

2r2(−2 + a2r2) (0 ≤ r ≤ R)

rn(a
2R2−1) (R ≥ r) (n = 4 or 6)

(2.7)

これより、a2R2 < 1 のとき時空の全領域で特異点

の存在は認められない。しかし、a2R2 > 1 のとき

r → ∞で kは発散する。これは円柱形状のダスト以

外の重力源が r → ∞に存在することを示唆してい
る。

　最後に時間的閉曲線の存在を確認する。時間的閉

曲線が存在するのは外部解の Case IIIの Lが負にな

る領域である。(内部解や外部解の Case I、Case II

では Lは常に正である。) なぜなら、

xϕ = ϕ

xi = constant (i ̸= ϕ)
(2.8)

を満たす曲線を考えると、その曲線は閉曲線となっ

ていて、かつ ds2 = Ldϕ2 < 0なので時間的な曲線

となっているからである。

　この時空は条件を満たせば特異点を含まず、ダス

トによって形成されるという意味では比較的現実的

である。しかしながら問題となるのは、無限の長さを

持つという点である。明らかに無限の長さを持つ円

柱形状のダストを用意することは不可能である。た

だし、無限に長い物質は、長いが有限の長さを持つ

物質とその性質を共有するとも期待される。有限の

長さを持つ回転する円柱形状のダストが形成する重

力場について、その性質を調べることは必要である

だろう。

3 有限の長さの質量を持たない回

転する棒

有限の長さの質量を持たない回転する棒によって

形成される軸対称時空について、その性質を見てい

く [2]。次のような計量を考える。

ds2 =f−1(eν(dz2 + dr2) + r2dϕ2)− f(dt− wdϕ)2

=f−1(eν(dz2 + dr2) + r2(1− r−2f2w2

)dϕ2)

+ 2fwdϕdt− fdt2

(−∞ < z < ∞, r ≥ 0, 0 ≤ ϕ ≤ 2π, −∞ < t < ∞)

(3.1)

ただし、ϕ = 0とϕ = 2πは同一視する。また、f, w, ν

は rと zに依る関数である。ここで、Papapetrouに
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よって得られた真空解を考える [6]。この真空解は次

の関係式を満たすものである。

f−1 = α cosh(ξ,z) + β sinh(ξ,r)

w = (α2 − β2)1/2rξ,r

ν,z = rξ,zzξ,zr　

ν,r =
1

2
r[(ξ,zr)

2 − (ξ,zz)
2]

ξ,zz + ξ,rr + r−1ξr = 0

(3.2)

ここで、αと β は任意の定数で、ξ は z と r の関数

である α、β と ξを具体的に、

α = 1, β = 0

ξ = 2a log
R1 + z − b

R2 + z + b
R1 = [(z − b)2 + r2]1/2

R2 = [(z + b)2 + r2]1/2

a, b : constant


(3.3)

と与えると、計量に含まれる関数 f、wと ν は次の

ような形になる。

f−1 = cosh

[
2a

(
1

R1
− 1

R2

)]
,

w = −2a

(
z − b

R1
− z + b

R2

)
,

ν = −a2
[
r2
(

1

R4
1

+
1

R4
2

)
+

R2 − b2

b2R1R2

]
+ C,(

R = [z2 + r2]1/2

C : constant

)
(3.4)

定数CをC = a2/b2と選ぶとこの時空は r = 0,−b <

z < b に線状の円錐特異点が生じる。これは、r =

0,−b < z < bに線状の重力源があると捉えることが

できる。また、この重力源から十分に離れると時空

は漸近平坦となり、特に r → ∞では時空は質量ゼ
ロ、角運動量 4abで回転している粒子によって作ら

れる時空に漸近する。以上を以てしてここで示した

計量は、有限の長さを持つ回転する質量ゼロの棒に

よって作られる時空を表していると解釈できること

がわかった。

最後に時間的閉曲線の存在を確認する。前のセクショ

ンと同様に、

xϕ = ϕ

xi = constant (i ̸= ϕ)
(3.5)

を満たす曲線を考えると、これは閉曲線となってい

る。加えて、gϕϕ = r2f−1(1− r−2f2w2) < 0が満た

されるとき、つまり (1 − r−2f2w2) < 0が満たされ

るとき ds2 < 0となり、この曲線は時間的閉曲線と

なる。z = 0に注目すると、時間的閉曲線が存在す

る領域は、

r2 <
1

2
b2

[(
1 +

64a2

b2

)1/2

− 1

]
(3.6)

であることがわかる。

　ここで注目した時空がもつ漸近平坦であるという

性質は、現実的な時空が持つべき性質の一つと言え

る。しかし、重力源が質量を持たないという点と太

さがないという点は非物理的であると考えられる。

重力源に有限の質量をもたせ、有限の太さをもたせ

た場合に時空の性質がどのような変更を受けるのか、

具体的には時間的閉曲線が存在し続けるのか、調べ

ることは有益だろう。

4 Conclusion

今回、無限に長い回転する円柱形状のダストによっ

て形成される円柱対称時空と、有限の長さの質量を

持たない回転する棒によって形成される軸対称時空

にに注目した。この二つの時空のいずれにも時間的

閉曲線が存在しうることを確認した。しかしながら、

二つの時空のいずれも非現実的な性質を持つことも

確認された。

　ここで疑問なのが、これらの時空においてその非

現実的な性質を取り除いた際に、時間的閉曲線の存

在は保たれるのかということである。これは即ち、現

実世界において、過去の世界への時間旅行は可能な

のかという問いにつながる。

　今回注目した二つの時空を現実的なものに変更し

たモデルとして、有限の長さと直径を持つ円柱形状

の物質を回転させたものが考えられる。このモデル

について考察することが、過去の世界への時間旅行の

可能性を明らかにする次の一歩となると期待される。
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修正重力理論におけるスカラー波の遮蔽機構とその破れ

平野　進一 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

1998年の加速膨張の発見以来、その起源としての修正重力理論の研究が盛んに行われている。宇宙論的大

スケールにおいて、重力理論の拡張から加速膨張の起源を説明し、太陽系のような小スケールではその拡張

効果は遮蔽され、一般相対論の予言を再現する。近年、重力波の観測技術の進歩から、ブラックホールや中

性子星のような強重力場での重力理論の検証が可能になりつつある。本ポスターでは、修正重力理論におけ

るパルサーバイナリーでの重力波生成を考える。特に、重力理論拡張の効果によって生じる新たな偏極モー

ドとして生じるスカラー波が伝搬せずに遮蔽されるのか、また、遮蔽されずに破れを生じるのはどのような

状況かを議論する。

1 Introduction

1998年の加速膨張の発見以来、その起源としての

「修正重力理論」の研究が盛んに行われている。宇宙

論的大スケールにおいて、重力理論の拡張から加速

膨張の起源を説明し、太陽系のような小スケールで

はその拡張効果は遮蔽され (遮蔽機構と呼ばれる)、

一般相対論の予言を再現する。一般相対論からの拡

張は、Lovelock theorem (1971)を破ることになる。

典型的には、計量テンソルに新たな自由度を加える

ことによってそれが達成される。もっとも広く使わ

れている例として、スカラー場を加える、スカラー

テンソル理論がある。宇宙論的大スケールにおいて、

スカラー場がゆっくり転がることで加速膨張を説明

する。質点をソースとした重力場を考えると、その

非線形相互作用によってスカラー場の伝搬が遮蔽さ

れ、ニュートン重力の逆二乗即が再現される。

一方で近年、重力波の観測技術の進歩から、ブラッ

クホールや中性子星のような強重力天体の合体から生

じる重力波を観測することで、重力理論の検証が可能

になりつつある。スカラーテンソル理論のようにスカ

ラー自由度を持つ理論では、重力波の伝搬に加えスカ

ラー自由度の伝搬、スカラー波、が生じることが一般

にあって良い。この問題に対し、de Rham+ [1, 2]は、

遮蔽機構を持つようなモデルとして cubic Galileon

を採用し、バイナリーから生じるスカラー波の生成

を計算した。この解析の結果、スカラー波のパワー

に対して抑制因子が余分に掛かり、重力波の四重極

放射に比べて十分に無視できることが確かめられた。

スカラーテンソル理論の最近の理論発展として、縮

退高階微分理論がある [3,4]。このような理論は、背

景時空としては遮蔽機構を備えているものの、cubic

Galileon [5]の持つ物質との結合ではなく、スカラー

場の微分を介した微分結合をもたらす。ゆえに、de

Rham+[1, 2]とは異なる結果を与える可能性が考え

られる。本ポスターでは、de Rham+[1, 2]をレビュー

したのち、物質との微分結合によるスカラー波への

影響を議論する。

2 Background

Cubic Galileon [5]を考える。静的球対称時空周り

の弱重力場の従う作用は、gµν = ηµν + hµν/Mpl の

ようにおき、与えられた作用展開することで求める

ことができる:

Lcub = −1

4
hµν(Eh)µν − 3

4
(∂π)2

(
1 +

∂2π

3Λ3

)
+

1

2Mpl
hµνT

µν +
1

2Mpl
πT. (1)

πはスカラー場。ここで hµν に関する項は、Eistein-

Hilbert作用からきているもので、Λは現在の加速膨

張に関連したスケールH0と、Λ = (MplH
2
0 )

1/3のよ

うに関連ずいたスケールである。この作用を変分す

ることで、その変数における運動方程式を得ること
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ができる。スカラー場の運動方程式は、

−3

2
∂2π

(
1 +

∂2π

3Λ3

)
=

T

2Mpl
(2)

となる。質量 M のポイントソース T̄µ
ν =

−Mδ(x)δµ0 δ
0
ν、π = π(r) を考えると、次の解

を得ることができる:

∂rπ

Mpl
= E(r),

E(r) =
3Λ3

4
r

[√
1 +

32

9

(r⋆
r

)3
− 1

]
,

rv =
1

Λ

(
M

16Mpl

)1/3

. (3)

この解は、r ≪ rv において、 ∂rπ/Mpl ≈
GM/r2 (r/rv)

3/2 のように振る舞い、rv よりも十分

内側ではスカラー場の寄与が抑制されることを表し

ている。結果、r ≪ rv の領域では、計量テンソルか

ら来る寄与のみになるため、ニュートンの逆二乗則

が実現する。

3 スカラー波の伝搬

Hulse-Taylar binaryのような天体からのスカラー

波の放射を考えたい。１章で考えた静的な back-

ground からの摂動を考え、binary が運動すること

でスカラー波が伝搬する様子を見ていく。ケプラー

運動を仮定すると、ソース項として以下のエネルギー・

運動量テンソルを考えられる:

Tµ
ν = T̄µ

ν + δTµ
ν , (4)

T̄µ
ν = −Mδ(x)δµ0 δ

0
ν , (5)

δTµ
ν ≈

∑
i=1,2

Mi(ri(t)w)
2δ(x− xi(t))δ

µ
0 δ

0
ν

+ invalid comp. to radiations (6)

M1, M2はそれぞれの星の質量であり、M は系の全

質量である。ケプラー運動の速度は、角度方向への

速度が優勢である状況を想定した。この δT によって

ソースされるスカラー波の作用は、backgroundか

らの摂動 ϕとして、

L(2)
ϕ =

1

2

{[
1 +

2

3Λ3

(
E′ +

2E

r

)]
ϕ̇2

−
(
1 +

4

3Λ3

E

r

)
(∂rϕ)

2

−
[
1 +

2

3Λ3

(
E′ +

2E

r

)]
(∇Ωϕ)

2

}

+
1√
6Mpl

ϕ δT. (7)

となる。

　スカラー波の powerを計算し、重力波成分との大

小関係を比較してみる。Landau-Lifshitzの教科書で

有名な擬エネルギー運動量テンソルを定義する手法

で計算することも可能であるが、微分演算子に該当

する項が通常の波動方程式の場合と異なるため、有

効作用を使用した解析を行うと都合が良い [6]。レゾ

ナンスとして生じる中間状態の粒子を解析する際と

同様に、δT によってソースされるスカラー波 ϕの有

効作用 Seff を求め、スカラー波への崩壊率を導出す

る。この崩壊率に各スカラー波のエネルギーを掛け

合わせることで powerが計算できる。つまり、

Seff =
i

12M2
pl

∫
d4xd4y δT (x)GF(x, y)δT (y)

2ImSeff

TP
= decay rate =:

∫ ∞

0

dwf(w),

P =

∫ ∞

0

dw wf(w).

ここで、TP は binaryの周期、GF(x, y)はスカラー

波の運動方程式のグリーン関数である。グリーン関

数を求め f(w)の具体形が求まれば、powerを計算す

ることができる。次のモーメントを定義する:

Mlmn =
1

TP

∫ TP

0

dt d3x ul(r)Ylm(Ω)e−imΩPtδT.

(8)

ここで、ΩPは binaryの振動数、ulYlme−iwtはソー

スなしのスカラー波の運動方程式の完全系である。こ

れを用いると、f(w)は

f(w) =
π

3M2
pl

∞∑
n=0

∑
l,m

|Mlmn|2δ(w − nΩP)
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となる。これから、powerは

P =
π

3M2
pl

∞∑
n=0

∑
l,m

nΩP|Mlmn|2

と計算される。モーメントMlmnは、ulによって書

かれる。r ≪ rv における ul を適切に求め代入する

ことで、powerが計算される。このモード関数の計

算には、backgroundの解であるE(r)を用いるので、

遮蔽機構の影響がスカラー波の powerにも反映され

うる。r = 0において正則条件を課した r ≪ rv にお

けるモード関数は、

ul(r) ≈ ū

(
r

rv

)1/4

Jν

(√
3

2
wr

)
, (9)

ν =

{
(2l + 1)/4 (l > 0)

−1/4 (l = 0)

となる。ūは、グリーン関数の規格化条件から決定

される。

4 Radiation power

Monopole (l = 0)からみていく。これは、重力波

の質量保存、運動量保存とは別に、スカラー波と物

質との結合があるために、等価原理が破れて生じる。

u0(r)を式 (9)から求めておけば、

M00n =
5β

4(wr3v)
1/4

(wr̄)2

TP
µ(1− e2)2

×
∫ TP

0

dt
e−inΩPt

(1 + e cosΩPt)2
(10)

となる。βはO(1)の定数、r̄は軌道長半径、eは離心

率、µは換算質量である。このとき powerは、Hulse-

Taylar binaryの離心率を代入すれば、

Pmono ≈ 4(ΩPr̄)
4

(ΩPrv)3/2
µ2

Mpl
Ω2

P (11)

となる。一方で、重力波の四重極公式 (Peter-Matheu

formula)は、

PPM ≈ (ΩPr̄)
4 µ2

Mpl
Ω2

P (12)

である。差をとると、

Pmono/PPM ≈ (ΩPrv)
−3/2 ≈ v−3/2

(
r̄

rv

)3/2

(13)

v は系の平均回転速度である。つまり、有限の v に

対して、重力波の四重極に比べて、
(

r
rv

)3/2
でスカ

ラー波の放射は抑制される。同様に、四重極放射も

求めてみると、重力波の四重力放射との比として、

Pquad/PPM ≈ (ΩPr̄)
−1(ΩPrv)

−3/2 ≈ v−2

(
r̄

rv

)3/2

(14)

を得る。この抑制因子はおおよそ、10−8ほどのオー

ダーのズレをもたらし、スカラー波放射の powerが

重力波に比べ、十分に抑制されていることが伺える。

このようにスカラー波が抑制されるモデルのうち、重

力波の伝搬速度や重力定数が一般相対論のものと異

なるものが、修正重力理論ではありえる [7, 8]。その

ような理論では、重力波の四重極放射により、binary

の回転周期のズレが一般相対論のものと異なる。そ

こから、いわゆる DHOST理論において、 DHOST

理論固有のパラメータに関して強い制限が得られて

いる。

5 Disformal coupling case

Preliminaryの結果であるため、web上に公開はし

ません。ポスター講演にお越しください。
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逆散乱法を用いたEinstein方程式の厳密解の構成

大倉　靖央 (大阪市立大学大学院 理学研究科)

Abstract

次のような計量
−ds2 = f

(
−dt2 + dz2

)
+ gabdx

adxb(
x0, x1, x2, x3) = (t, x, y, z), (a, b = 1, 2)

を考える (ここで f, gab は t, z のみに依存する)。この計量は比較的にシンプルであるにもかかわらず重力理

論において広く適用されており、今までに非自明な解が数多く得られている。したがってこの計量に対する

Einstein方程式を積分する手法があれば厳密解がシステマティックに求まり、われわれの重力理論のさまざ

まな側面の理解を大きく進めることができる。そこで Belinskiiと Zakharovは文献 [1]において逆散乱法を

用いた、このメトリックに対する Einstein方程式の新たな解を構成する手法を示した。この手法は Einstein

方程式をの既知の特解が少なくとも１つあったとき、その特解から新しい非自明な解を得るというものであ

る。これにより未だに知られていない Einstein方程式の厳密解の発見が期待され、もしそれが実現すれば物

理的に非常に大きな意味をもつ。本講演はこの文献 [1]のレビュー講演でありこの手法を導出から説明する。

さらにそれを用いて最もシンプルな場合のソリトン解と 2-ソリトン解の構成を行う。

1 Introduction

以下のようなタイプのメトリック

−ds2 = f
(
−dt2 + dz2

)
+ gabdx

adxb

(f, gabは t, zのみに依存)にはシュバルツシルト解や

カー解などが含まれる。これに対するアインシュタ

イン方程式の新たな厳密解をシステマティックに構成

する方法を得ることができれば我々の重力理論に対

する理解を深めることができる。そこで文献 [1]の著

者 Belinskiiと Zakharovは逆散乱法を用いてそれを

実現させた。逆散乱法とは非線形方程式の解を散乱

の線形方程式を用いて得る方法である。その手法は

次のとおりである。まず Einstein方程式を、ある複

素スペクトルパラメータ λの線形微分演算子の過剰

決定系の両立条件という形で表す。そしてその方程

式系を解くことでもとのEinstein方程式の解を得る。

本論文では厳密解としてソリトン解を構成した。ソ

リトンとは以下の２つを満たすものとして定義する。

• 空間的に孤立した波 (孤立波) で、形を変えずに

伝播する。

• 互いの衝突にたいして安定である。

また特解としてKasner解を選び 1-ソリトン解と 2-ソ

リトン解の場合について具体的な解の構成を行った。

2 問題設定

光円錐座標 (ζ, η) = (z + t/2, z − t/2)を用いると

解くべき方程式は



∂ηÃ− ∂ζB̃ = 0

∂ζ(ln f) =
∂2
ζ (ln α̃)

∂ζ(ln α̃)
+

1

4α̃ (∂ζα̃)
Tr Ã

2

∂η(ln f) =
∂2
η(ln α̃)

∂η(ln α̃)
+

1

4α̃ (∂ηα̃)
Tr B̃

 def g = α̃2

Ã = −α̃ (∂ζg) g
−1

B̃ = +α̃ (∂ηg) g
−1


となる。また [∂ζ , ∂η]g = 0より

∂ηÃ+∂ζB̃+α̃−1[Ã, B̃ ]−(∂ηα̃) α̃
−1Ã−(∂ζα̃) α̃

−1B̃ = 0

が得られる。今、Einstein方程式を解くという問

題は Ã, B̃ についての式を解くという問題に置き換

わった。
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3 逆散乱法

Ã, B̃ を解くために逆散乱法を用いる。まず以下の

ような２本の線形方程式を考える。
D1ψ(λ, ζ, η) =

A

λ− α
ψ(λ, ζ, η)

D2ψ(λ, ζ, η) =
B

λ+ α
ψ(λ, ζ, η)

ここで A(ζ, η),B(ζ, η) は任意の 2×2 実行列、

ψ(λ, ζ, η)は任意の 2×2行列である。また λ複素パ

ラメータである。また D1, D2, α は以下のように定

義される。  D1 = ∂ζ − 2(∂ζα)λ
λ−α ∂λ

D2 = ∂η +
2(∂ηα)λ
λ+α ∂λ

∂ζ∂ηα = 0


定義より [D1, D2] = 0であるので D1 2⃝ − D2 1⃝を
計算すると

∂ζA− ∂ηB = 0

∂ηA+ ∂ζB + α−1[A,B ]

− (∂ηα)α
−1A− (∂ζα)α

−1B = 0

という条件が得られる。問題設定を見ると Ã, B̃ は

この条件を満たしている。したがって以降は Ã =

A, B̃ = B とする。λ = 0のとき線形方程式から

A = −α
(
∂ζψ(0, ζ, η)

)
ψ−1(0, ζ, η)

B = +α
(
∂ηψ(0, ζ, η)

)
ψ−1(0, ζ, η)

という関係が得られる。よって問題設定と比較すると

g(ζ, η) = ψ(0, ζ, η)

となる。したがってこの方程式を満たすψから g が

求められる。ここでこの方程式の特解 ψps が存在す

るとする。この特解に関連する量を下付き添字 psで

表す。特解 ψ に 2×2行列関数 σ(λ, ζ, η) :を掛けて

それを線型方程式に代入すると以下の σについての

方程式が得られる。
D1σ =

1

λ− α
(Aσ − σAps)

D2σ =
1

λ+ α
(Bσ − σBps)

ここで σに適切な条件を設定する。それは g が実対

称行列になるような条件である。また境界条件とし

て σ(λ → ∞) = I を導入する。このような条件のも

とで σがソリトン解となるのは以下のように λ平面

において有限個の極を持っている場合であることが

知られている。

σ(λ) = I +

n∑
k=1

(
Rk

λ− µk
+

R̄k

λ− µ̄k

)
ここで条件から

g = σ(λ → 0)gps

であることがわかる。したがって σを具体的に決定

することで g の知られている特解から新たな g を決

定できることがわかる。

4 Kasner解

今回は g の特解として Kasner解を選ぶ。Kasner

解は以下のように定義される。

ds2 = −dt2 +
3∑

j=1

t2pj
[
dxj
]2

 3∑
j=1

pj = 1,

3∑
j=1

p2j = 1


ここでは ((p1, p2, p3) = (0, 1, 0)を選ぶとするとKas-

ner解は

gps =

(
1 0

0 α2

)
, fps = 1

ここで α = t = ζ − ηとする。これは ∂ζ∂ηα = 0を

満たしている。これを用いて解を構成する。

5 1-ソリトン解

1-ソリトン解は σの極が λ平面の実軸上に 1つの

み存在する場合である。したがって σは次のような

形になる。

σ = I +
2R

λ− µ
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ここで µ,R は実である。この σ から得られる新た

な解は以下のようになる。

−ds2 =
C1t

1/2 cosh (−r/2 + C2)

[z2 − t2]
1/2

(
−dt2 + dz2

)
+

1

cosh (−r/2 + C2)
dx2

+
cosh (r − C2)

cosh (−r/2 + C2)
t2dy2

− 2 sinh(r/2)

cosh (−r/2 + C2)
tdxdy

er = 2
z2

t2
− 1− 2

[
z2

t2

(
z2

t2
− 1

)]1/2
しかしこの解は z > tという条件を満たさなけれ

ばならないのであまり物理的ではない。

6 2-ソリトン解

2-ソリトン解は σの極が λ平面上に 2つあり、互

いに複素共役がある場合である。したがって σは次

のような形になる。

σ = I +
R

λ− µ
+

R̄

λ− µ̄

ここで µ,R は複素である。この σ から得られる新

たな解は任意定数を適当に選び座標変換を行うと次

のようになる。

−ds2 =

(
1− 2m1r

Σ

)
dτ2 +

4a1m1r sin
2 θ

Σ
dτdϕ

− Σ

∆
dr2 − Σdθ2

−
(
r2 + a21 +

2a21m1r sin
2 θ

Σ

)
sin2 θdϕ2

(
Σ = r2 + a21 cos

2 θ, ∆ = r2 − 2m1r + a21
)

これは Kerr解である。

7 まとめ

逆散乱法を用いることでEinstein方程式の既知の特

解から新たな厳密解が得られることを確かめられた。

8 今後の課題

この解が本当にソリトンの条件を満たしているか

はまだ確かめていないのでその確認を今後行わなけ

ればならない。また今回は 2-ソリトン解の場合まで

を考えたが、それ以上の解 (n-ソリトン解)について

は考察していない。これについては今回レビューし

た論文の著者の次の論文に詳しく述べられているの

で確認をしなければならない。そして今回は特解と

してKasner解のみを考えたが、他の特解を選ぶとど

のような解が得られるか考察したい。
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Spacetime Thermodynamics: to the Entropic Gravity

渡慶次 孝気 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

時空は熱力学的な側面を持つ．すなわち，event horizon 上で評価された Einstein 方程式は熱力学第一法
則を生み出し，逆に熱力学的な考察から Einstein 方程式を導出することもできる．作用汎関数を計量に関し
て変分する伝統とは異なったこの導出法に加えて，時空のエントロピーが停留値を取ることを要請してもや
はり Einstein 方程式が生まれる．変分変数に計量を用いないこの第三の導出法の存在は，計量がもはや基
本的な力学変数でないことを示唆している．この示唆に基づいた重力理論をエントロピック重力理論と呼ぶ．
関連して，ホログラフィック原理すなわち，時空の情報 =エントロピーが面積に比例する事実にも触れる．

1 Introduction

本発表は，時空の熱力学的な扱いに関する review

であり，所謂ブラックホール熱力学と呼ばれるトピッ
クスを扱う．
近年，時空を熱力学的な考察から扱う試みが注目

を浴びている．Friedmann 方程式から出る連続の式
と同様に，ブラックホールの地平線上で評価された
Einstein 方程式も熱力学第一法則を生み出す．対応
するエントロピーは地平線の表面積に比例しており，
これは超弦理論において着想が生まれた「ホログラ
フィック原理」のひとつの例となっている．そもそ
も，重力場を記述する通常の作用汎関数 (Einstein–

Hilbert 作用)

SEH =
1

16πG

∫
dx4LEH =

1

16πG

∫
dx4√−g R

(1)

自体にホログラフィック的な構造が内在している．
作用 (1) から Einstein 方程式が出ることはよく知

られているが，熱力学的な考察は二種類の新たな導
出法を与える．一つは直上で述べたことの逆であり，
地平線を横切る熱流が準静的であることと，エント
ロピーがホログラフィック原理で与えられることを
仮定して Einstein 方程式が導出される．もう一つの
方法では，エントロピーを時空の「歪み」について
停留することを要請すると，Einstein 方程式が導出
される．この事実は，計量の力学変数としての資格
が剥奪される可能性を示唆している．このような視
点に基づいて重力を扱う理論が「エントロピック重

力理論」であり，もはや重力場 gµν の量子化を必要
としないことは注目に値する．
以上，(1) 熱力学的な視点から一般相対論にア

プローチすること，(2) そこから示唆される重力
のエントロピックな性質と，(3) 関連して，一般
相対論が内在するホログラフィックな構造を，主
に T.Padmanabhan (2010), T.Jacobson (1995),

D.Moustos (2017), E.Verlinde (2011) に基づいて
review していく．

2 時空の持つ熱力学側面
本節では，まずブラックホールの event horizon上

で評価された Einstein 方程式が熱力学第一法則の
様相を呈していることを見る．この議論から，エン
トロピーについて有名な面積則が出る．次に逆のア
プローチを行なう．すなわち，熱力学的な考察から
Einstein 方程式を導出する．

2.1 Einstein 方程式 → 熱力学第一法則
次の計量で記述される時空を考える：

ds2 = −f(r)(cdt)2 +
dr2

g(r)

+ r2(dθ2 + sin2 θ dϕ2) . (2)

この時空が event horizon を r = a に持つとすると
g(a) = 0 であるが，これが座標の取り方に依存した
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見せかけの特異性に過ぎないことから

f ′(a) = g′(a) (3)

が要求される．Event horizon 上で定義される温度
は，(3) 式の関係があるので

kBT =
ℏc
√

f ′(a)g′(a)

4π
=

ℏcg′(a)
4π

(4)

で与えられる．これは，線素 (2) 式を r = a 近傍で
展開したとき，時間方向に conical な特異性が生じ
ない要請より得られる．
さて，以上のセットアップだけを用いて Einstein

方程式を event horizon 近傍 r ∈ [a, a + da] で評価
すると，恒等式

T d

(
kB

4πa2

4Gℏ/c3

)
− c4

2G
da = P d

(
4

3
πa3

)
(5)

を得る．これは熱力学第一法則：T dS−dE = P dV

に他ならない．対応するエントロピーは

S =
A
4

= kB
A

4Gℏ/c3
; A = 4πa2 (6)

と読み取られる．Boltzmann の原理：S = kB logW

を思い出せば，系のミクロな自由度がすべて表面に
分布していることが推察される (面積則)．

2.2 熱力学第一法則 → Einstein 方程式
この導出法では，horizonのエントロピーが表面積

に比例するという，いわゆるホログラフィック原理を
仮定する：

S = αA . (7)

定数 αは最後に，Bekenstein–Hawkingエントロピー
との一貫性を損なわないように決定する．さらに，す
べての局所 Rindler horizon において熱平衡が実現
されていることを想定し，horizonを横切る熱流は温
度及びエントロピーと次の Clausius 関係式で結ばれ
ているとする：

δQ = T dS . (8)

今，horizonを通過する熱流はすべて物質場 Tµν が
担うとすると，その Killing ベクトルへの射影 Jµ =

Tµνξ
ν を horizon と affine パラメータ λ について積

分することによって

δQ =

∫
H
dSµJµ = −κ

∫
H
dAdλλTµνk

µkν (9)

と書ける．ここで dA は horizon の面積素，kµ は
ξµ = −κλkµ で定義されるベクトルである．以上が
Clausius 関係式の左辺である (図 1)．

図 1: Clausius関係式の左辺を与える際のセットアッ
プ．図で χa と記されているベクトルは本文での ξµ

に対応する．T.Jacobson (1995) より引用．

一方，Clausius 関係式の右辺は次のように与えら
れる．測地線束の膨張率 θ は

θ ≡ 1

dA
d

dλ
(dA)

で定義されるが，これを積分することによって

dA =

∫
H
dAdλ θ (10)

を得る．さらに，θ の affine parameter に関する発
展は，Raychaudhuri 方程式

dθ

dλ
= −Rµνk

µkν

で規定される．これを積分することで θ =

−λRµνk
µkν を得る．これと (10) 式を (7) 式に代

入すれば

dS = α

∫
H
dAdλ θ = −α

∫
H
dAdλλRµνk

µkν

(11)
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を得る．(7)，(10)，(11) 式より

κ

∫
H
dAdλλ

(
Tµν − ℏα

2πkB
Rµν

)
kµkν = 0

を得るので，f を適当な関数として

Tµν − ℏα
2πkB

Rµν = fgµν

が要求される．両辺に∇µ を作用させて縮約 Bianchi

恒等式 ∇µRµν = (1/2)∇νR を用いれば f が決ま
り，その際の積分定数 Λ を導入すると，結果

Rµν − 1

2
Rgµν + Λgµν =

2πkB
ℏα

Tµν (12)

が出る．Einstein 方程式との一致を得るには α =

kB/4Gℏ と取ればよいが，これは Bekenstein–

Hawking エントロピーの比例定数と consistent で
ある．

3 LEH が持つホログラフィック構造
前節では Einstein 方程式と時空に内在する熱力学

的な性質の関係を議論したが，その際に出てきたホ
ログラフィック構造と同様の構造が，重力場を記述
する Einstein–Hilbert 作用に含まれていることを見
る．(1) 式を再掲すると

SEH =
1

16πG

∫
dx4LEH , LEH =

√
−g R . (13)

この Langrangian 密度 LEH は，バルク項 LB と表
面項 LS に分解できる：

LEH = LB + LS . (14)

ここに

LB =
√
−ggµν(Γλ

µρΓ
ρ
νλ − Γλ

µνΓ
ρ
ρλ) , (15)

LS = ∂λ[
√
−g(gµνΓλ

µν − gµλΓν
µν)] (16)

である．そして，これらはホログラフィック関係式と
呼ばれる以下の関係式によって結びついている：

√
−gLS = −∂λ

[
gµν

δLB

δ(∂λgµν)

]
. (17)

すなわち，表面の Lagrangianのみからバルクの La-

grangian，ひいては系全体の作用汎関数を知ること
ができるのである．

4 エントロピック重力理論
引き続き，エントロピーに着目した重力理論を考

える．統計力学では，系のエントロピーを最大化す
るようにミクロな自由度が動き，その結果として力
が創発される現象がよく見られる．これを手掛かり
にして，今，時空のエントロピーが最大化するよう
に歪みが規定されることを仮定する：

S = −
∫

d4x
√
−g (4Pµν

ρσ∇ρξ
µ∇σξ

ν − Tµνξ
µξν) .

(18)

ここで ξµ は時空の歪み (displacement) を表すベク
トルである．エントロピー S をこの歪み ξµ につい
て変分すると，Einstein 方程式

Rµν − 1

2
Rgµν + Λgµν = 8πGTµν (19)

が得られる．ここでも，宇宙項が積分定数として自
然に現れる．変分変数が gµν でなく ξµ であった以
上の結果から，次のことが示唆される．すなわち，計
量 gµν はもはや基本的な力学変数ではなく，重力は
時空のエントロピーが最大化した結果として現れた
創発的な (emergent) 力である．
簡単な例として，Newton 重力をこの観点から導
出する．今，図 2 の状況を考える．質点 m は重力
源 M から力を受けるが，落下しないように外力が
加えられているとする．このとき，質点 m は温度

kBT =
ℏ|a|
2πc

(20)

の熱浴に浸かっていることを認識する．他方，重力
源 M の相対論的なエネルギーは，ホログラフィック
原理と合わせて

E = Mc2 =
N

2
kBT (21)

で与えられるとする．二番目の等号で，重力源M の
ミクロな自由度がすべて表面に分布していることを
仮定した．この自由度 N は，ホログラフィック原理
を採用すると

N =
c3

Gℏ
A (22)

と与えるのが妥当である．以上 (20)−(22) 式を組み
合わせれば，質点 m が受ける力として

F ≡ ma = −G
Mm

r2
(23)
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の関係を得る．以上の考察は，我々に次の示唆を与え
てくれる．すなわち，熱浴 T によってエントロピッ
クな力が生じ，我々はこの力を重力と認識している．

図 2: Entropic 力としての Newton 重力．

5 Conclusion

まず第 2 節の前半では時空の熱力学的な側面を見
るとともに，その過程でエントロピーが horizon の
表面積に比例する事実を見た．これはホログラフィッ
ク原理の一例である．後半では逆に，熱力学的な考
察から Einstein 方程式を導出した．続く第 3 節で
は，ホログラフィック原理に関連して，重力場を記述
する Einstein–Hilbert 作用にホログラフィック的な
構造が内在していることを見た．
第 4 節ではエントロピーに注目しつつも視点を変

えて，時空の振る舞いがそのエントロピー最大化の
要請から決まる立場を採った．これは熱力学・統計力
学的視点から Einstein 方程式を導出する第二の方法
を与えた．ここではもはや，gµν は基本的な力学変
数の資格を剥奪されることが示唆された．簡単な計
算で可能な例として，Newton 重力をホログラフィッ
ク原理の下で再現した．

6 所感
以下に述べるのは個人的な所感であり，reviewの内

容ではないことに注意いただきたい．エントロピーに
関する面積則を示す (6)式を見ると，そこには kB, ℏ, c
という基礎物理定数がすべて含まれている．G はど

うであろうか? 重力を基本的な力とみなすのであれ
ば，これも基礎物理定数の枠組みに入れるのが妥当
である．しかし，重力を創発的な力とみなすエント
ロピック重力の立場では，G にはもはや基礎物理定
数の資格がなく，むしろ e と同様に結合定数の枠組
みに入れるべきであろう．実際，G を結合定数と見
た 1-loop 近似から Newton 理論が再現される事実
はこの洞察を裏付ける．
重力がどのような力であるかは，遠い将来に観測

によって明らかにされるであろう．しかし量子化され
た重力を扱う理論が完成していない現段階では，量
子化を必要としないエントロピック的な立場からも
重力の性質を浮き彫りにしていくことは重要である
と思われる．本 review 発表が，時空に関する新たな
知見の誕生に少しでも貢献することができれば幸い
である．
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ブラックホール内部の質量パラメータ・インフレーション

と宇宙検閲官仮説

竹林 蒼真 (近畿大学大学院 総合理工学研究科)

Abstract

古典的な一般相対論における最も根本的な未開決問題の一つは、ブラックホール（BH）と密接な関係があ

る「宇宙検閲官仮説」である。これについて最初の重要な考察は、Poisson と Israel(1989 年）によるもの

で、BH内部のが、「質量パラメータのインフレーション」と呼ばれる現象により不安定になることが示され

た (Pisson & Israel (1989))。BH 時空で光の放射を考えると、無限遠に飛んでいく光と BH に落ち込んで

いく光がある。BHに落ちていく方の光は、コーシー・ホライズンでそのエネルギー密度が無限大に青方偏

移する。しかし、この効果は BHの外部にいる観測者からは外部ホライズンにより因果的に切り離されてい

るので、BH外部のエネルギー密度は有限なままになる。今発表では、Kerr-Newman解と似た構造をもつ

Reissner-Nordstrom解の質量パラメータ・インフレーションについて、Poisson-Israel（1990年）の研究を

紹介し、宇宙検閲官仮説についての最新の研究 (Luna (2014))も紹介する。

ホライズン

1 Introduction

アインシュタインの一般相対性理論の未解決問題

の 1つ、強い宇宙検閲官仮説 (Strong Cosmic Cen-

sorship) を Kerr-Newman 時空で保つ為にはいくつ

かの摂動を考える必要がある。その一つに質量パラ

メータのインフレーション (Mass Inflation)と呼ば

れる現象がある。

2 Weak Cosmic Censorship

一般相対性理論によると、重力崩壊の終点はBHで

あると言われていて、時空特異点は BHの外部のホ

ライズン (Event Horizon)に隠されているという主

張を弱い宇宙検閲官仮説 (Weak Cosmic Censorship)

という。つまり、遠方の観測者から見えるような裸

の特異点は存在しないという主張である。

3 Strong Cosmic Censorship

一方、無毛定理によると、重力崩壊でできるBHは

質量、角運動量、電荷の 3つのパラメータで記述で

きる Kerr-Newman BHに限られる。Kerr-Newman

BHは一般に Event Horizon(以下 EH)の他に内部の

ホライズン (Cauchy Horizon) を持つと言われてい

る。しかし、Cauchy Horizon(以下 CH)は、そこを

越えると物理学の初期値問題が解けなくなる境界な

ので、現実の宇宙に存在しないという主張が強い宇

宙検閲官仮説 (Strong Cosmic Censorship)である。

4 Reissner-Nordstrom

solution

一般相対性理論の無毛定理によると、重力崩壊で

できるブラックホールはKerr-NewmanBHに限られ

るが、Kerr-Newman解は解析が難しいので構造が似

ている Reissner-Nordstrom解を考える。

ds2 = −f0dt
2 + f−1dr2 + dΩ2

f0 = 1− 2m0

r
+

e2

r2

(1)

ここで、は質量パラメータmをm = m0（定数）と

しているが、BH時空での光的粒子の放射を考える
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と、質量パラメータは時間や距離の関数になる。そ

こで新しくEddington-Finkelstein座標というものを

以下のように定義すると、

u = −t+ r∗　,　 v = t+ r∗

r∗ =

∫
dr

f

(2)

BHに落ち込んでいく光的粒子の質量パラメータmin

は vの関数で書け、計量も以下のように書き直せる。

ds2 = dv(2dr − findv) + r2dΩ2

fin = 1− 2min(v)

r
+

e2

r2

(3)

これを (ingoingの)Vaidya solutionという。同様に、

rと uを用いた (outgoingの)Vaidya solutionは以下

のように書ける。

ds2 = du(2dr − foutdu) + r2dΩ2

fout = 1− 2mout(u)

r
+

e2

r2

(4)

5 Cauchy Horizon

(3)式より fin = 0となるとき、rはホライズンと

呼ばれる。

r± = min(v)±
√
min(v)

2 − e2 (5)

このとき、符号が正の r+はEvent Horizon(EH)、符

号が負の r−はCauchy Horison(CH)と呼ばれる。(5)

式を見れば、min(v) → ∞で r− → 0となることが

わかる。つまり、Mass Inflationが起きるとCHは特

異点 (r = 0)に落ち込むということがわかった。

6 Mass Inflation

エネルギー・運動量テンソル Tab を以下のように

決め、(ρin はエネルギー密度)

Tab = ρinlalb, la = −∂av (6)

Tha charged Vaidya solution((3) 式) を用いると、

min(v)の変化量
dmin

dv
は以下のように書ける。

dmin(v)

dv
= 4πr2ρin ≡ Lin(v) (7)

次にアインシュタイン方程式から導ける場の方程式

□m = −(4π)2r3T abTab (8)

と、クルスカル座標 (U, V )を用いると、質量パラメー

タm(U, V )は

m(U, V ) =

∫ ∫
Lin(V

′)Lout(U
′)

re2σ′ dU ′dV ′ (9)

+min(V ) +mout(U)−m0

と書ける。ここで、CHの近傍でLin(V )を積分すると∫
Lin(V )dV ∼ v−peκ0v (10)

となる。(p ≥ 12、κ0 は定数)　

よって、Lout ̸= 0の条件の下で質量パラメータはCH

の近傍でMass Inflationを起こすことが分かった。

7 R. Luna達の数値解析 (2019)

R.Luna達は正の宇宙項を導入したアインシュタイ

ン方程式より、CH付近でのMass Inflationの数値解

析を行った。(Luna (2014))　

作用は以下で書ける。

S =

∫
d4x

√
−g(R− 2Λ− F 2 − 2ϕ,αϕ

,α − 2µ2ϕ2)

初期データとしてM0 = 1、Λ = 0.06を与えて数

図 1: R. Luna et al, Phys. Rev. D 99, 064014 (2019)

から引用

値計算を行ったのが図 1 である。図 1 の左は Q =
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0.9000(= 0.890Qmax)、µ = 0、右は Q = 1.0068(=

0.966Qmax)、µ = 0のもとで計算を行っている。縦

軸の質量パラメータ M と、横軸の左 Eddington-

Finkelstein 型の null coordinatesv̇ は以下で定義さ

れる。

M =
r

2

(
1 +

Q2

r2
− Λ

3
r2 + 2e−2σr,ur,v

)
(11)(

1− 2M

r
+

Q2

r2
− Λ

3
r2
)
dv̇ = r,vdv (12)

左図ではMass Inflationが起きているが、右図では

Mass Inflationは起きていない。右図は BHが持つ

ことのできる電荷 (Qmax)に近い大きさの電荷を持

った BH(Near extremal BH)である。つまり、Near

extremal BHは S.C.Cの反例となっている。

8 今後の展望

今回紹介した研究は極端に理想化された Reissner

Nordstrom時空に、宇宙項や光的粒子の流入という

摂動を加えたものであった。現在までに様々な条件で

の数値解析が研究されてきたがどれも Strong Cosmic

Censorshipを示すようなものにはなっていない。一

般相対論を信じるものとして、さらなる摂動を考え

た研究に挑戦してみたい。

Reference

R. Luna et al, Phys. Rev. D 99, 064014 (2019)

E.Poisson &W.Israel, Phys. Rev. D5,1990 (1989)
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球形ブラックホールが及ぼす質量インフレーション

村島 崇矩 (近畿大学大学院 総合理工学研究科)

Abstract

一般相対論では、定常ブラックホールは一般に質量、電荷、角運動量という３つの特徴しか持たないことが

理論的に証明されている。質量のみをもつシュヴァルツシルト・ブラックホールは単純であるが、電荷や角

運動量をもつカー・ニューマン・ブラックホールは一般にイベント・ホライズン内部にコーシー・ホライズン

と呼ばれる２つ目のホライズンを持つことが分かっている。「強い宇宙検閲仮説」はこのコーシーホライズ

ンを否定するものである。コーシーホライズンの不安定性は「強い宇宙検閲仮説」の支持となる。本編では、

コーシーホライズンの不安定性を引き起こす質量インフレーション現象を指摘した Poissonと Israel(1989)

の先駆的研究を紹介する。

1 Introduction

本編では荷電球対称ブラックホールを表すRissner-

Nordstrom解を考える。Rissner-Nordstromブラック

ホールは一般に 2つのホライズンをもつ。1つは外部

のイベントホライズンでもう 1つは内部にあるコー

シーホライズンである。コーシーホライズン近傍での

質量インフレーション現象をみるためにエネルギー

運動量テンソルを動径方向に対して内向き働くベク

トルと外向きに働くベクトルにわけて解析を行ってい

く。Rissner-Nordstrom計量にブラックホール外部か

ら入射する光的流体を考えることで質量インフレー

ションを表す式を導出する。最後に回転を伴うKerr

ブラックホールのコーシーホライズン近傍で質量イ

ンフレーションが起こるのかを考察する。

2 質量インフレーションを表す式

の導出

Rissner-Nordstrom 計量は以下のように与えられ

る。

ds2 = −f0dt
2 + f−1

0 dr2 + r2dΩ2, (1)

f0 = 1− 2m0

r
+

e2

r2
, (2)

dΩ2 = (dθ2 + sin2 θdϕ2). (3)

(1)に次のような光的座標系を導入する。

u = −t+

∫
1

f0
dr , v = t+

∫
1

f0
dr, (4)

U = −eκ0u , V = −eκ0v, (5)(
κ0 = − f́0

2

)

とおくと (1)の計量は以下のように書き換えること

ができ、Rissner-Nordstrom 時空の大域的な構造を

見ることが出来る。

ds2 =
f0
2κ2

0

UV dUdV. (6)

質量インフレーションを確認するには、エネルギー

運動量テンソルを動径方向に内向きの光的ベクトル

na と外向きの光的ベクトル la を用いて

Tab = ρinlalb + ρoutnanb. (7)

(ρ =エネルギー密度）と分けて考える必要がある。

計量を以下のように書き換えよう。

ds2 =
f0
2κ2

0

UV dUdV = −2e2σdUdV. (8)
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質量パラメーターは m(U, V )、(7)(8)式を使って計

算すると次式で与えられる。

m(U, V ) =

∫ U

U1

∫ V

V1

(re2σ)−1LinLoutdUdV,(9)

Lin(V ) =

[
dv

dV

]2
dmin(v)

dv
,

Lout(U) =

[
du

dU

]2
dmout(u)

du
.

となる。特に Lin(V )の積分は先行研究 [1]により、

次のように振る舞うことがわかる。∫ V

V1

Lin(V )dV～v−peκ0v. (10)

pは重力波の場合は p = 12となる。コーシーホライ

ズン V = 0(v → ∞) の近傍で (9) の被積分関数に

含まれる re2σ が有解 (v → ∞で re2σ ̸= ∞)であれ

ば、質量パラメーターm(U, V )は (10)に従って発散

する。つまり質量インフレーションを起こすことが

分かる。

図 1: 質量インフレーションを起こす時空の共形図

実際 (9)はコーシーホライズン近傍で∫ V

V1

Lin(V )dV～(κ0v)
−peκ0v, (11)

re2σ ≈　 r20
κ2
0

. (12)

と近似できるので、積分すると

m(U, V ) = m0ϵ
2Γ(U)(κ0v)

−12eκ0v, (13)

Γ(U) = κ0m
−1
0

∫ U

U1

Lout(U ′)dU
′.

となる。ϵ は任意の無次元定数である。質量インフ

レーションは (13)より指数関数的な膨張をすること

がわかる。この結果は Kerr ブラックホールのコー

シーホライズンにも適用することができる。Kerrブ

ラックホールは質量と角運動量 J の物理量によって

記述されている。J はカーパラメータ a = J
m に従う

ため、質量インフレーションが起こるとコーシーホ

ライズン近傍での時空構造は質量インフレーション

が起こる場合の Rissner-Nordstromブラックホール

のコーシーホライズン近傍の時空構造とほぼ同等の

振る舞いを示す。

3 結論

コーシーホライズン近傍で質量インフレーション

が起こることにより、コーシーホライズンの不安定

性を示すことができた。また Rissner-Nordstromブ

ラックホールから導いたこの結果は、同じコーシー

ホライズンを持つとされているKerrブラックホール

におけるコーシーホライズンの不安定性を示すこと

もできる。したがって、質量インフレーションとい

う結果はコーシーホライズンの不安定性から強い宇

宙検閲官仮説を支持していると言える。

Reference

[1]E.Poisson,&W.Israel,Phys.Rew.D41, (1989)1990
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A new derivation of string-string interactions

藤倉 浩平 (東京工業大学理学院物理学系物理学コース)

Abstract

初期宇宙で、対称性が自発的に敗れると位相欠陥が生成され る。特に、高エネルギー領域がひも状のときは

宇宙ひもと呼ば れている。宇宙ひもは巨材なエネルギーを持つので、そのエネルギー密度 (数密度)の時間発

展を説明することは素粒子論的 な観点からも非常に興味深い。宇宙ひもの数密度の時間発展は宇宙ひも同士

の相互作用に強く依存している。この研究では、宇宙ひもの相互作用を説明する新たな手法について触れる。

1 Introduction

素粒子理論・物性理論において自発的対称性の破れ

は非常に大きな貢献をしてきた。興味深いことに初

期宇宙で自発的対称性の破れが起きると、その破れの

群のパターンによって、位相欠陥を生成することが知

られている。 [1] ここでは、数ある位相欠陥のうち宇

宙ひもに着目する。宇宙ひものテンション（単位長さ

あたりのエネルギー）は対称性の破れのスケールと同

じ orderであると見積もられている。この宇宙ひもの

テンションはCosmic Microwave Background(CMB)

の観測や、宇宙ひものループから放出される重力波

の検出により、強い制限がかかっている。つまり、素

粒子論由来の具体的な模型が宇宙論的な観測により

検証できることを示している。

相転移後に宇宙ひもが生成されると、宇宙ひもは

蜘蛛の巣状のネットワーク（ストリングネットワー

ク）を形成する。ストリングネットワークのダイナ

ミクスは、宇宙ひもの間の相互作用に強く依存する

ことが知られている。具体的に、二つの宇宙ひもが

衝突する状況を考えよう。二つの宇宙ひもが存在す

る平面内で topological charge conservation を考え

ると、二つの宇宙ひもは互いのペアを交換する”組み

換え”が起きる。（同様に、自分自身と交差し、ルー

プを供給する現象も起きる。）二つの宇宙ひもの間に

斥力が働く場合は、組み換えが起こった後、二つの

宇宙ひもは離れ、また衝突するという過程を繰り返

す。このとき、宇宙ひものエネルギー密度の時間発

展は scaling則に従うことが示され、ある程度ストリ

ングネットワークのダイナミクスが判明している。

一方で、二つの宇宙ひもの間に引力が働く場合は

どうなるであろうか。Ref. [2]では、local stringで

ゲージ結合定数がスカラー 4点結合に比べて大きい

時、二つの宇宙ひもの間には引力が働くことが示さ

れ、引力が働くような状況が存在することが分かっ

た。その上、二つの宇宙ひもが衝突する際、（宇宙ひ

もの衝突角度や、衝突速度などの種々のパラメータ

に依存するが、）二つの宇宙ひもは離れず、束縛状態

を生成されることが数値的に検証された。 このと

き、宇宙ひものエネルギー密度の時間発展はスケー

リング則に従うかどうかは非自明であり、ストリン

グネットワークのダイナミクスは斥力の場合と異な

る結果になると予測される。その場合、新しい制限

を素粒子論の模型に課すことができると期待される。

これまで述べてきたように、ストリングネットワー

クのダイナミクスを知る第一ステップは二つの宇宙

ひも間の相互作用の形を正しく解析することである。

本研究では、宇宙ひもの間に働く相互作用の導出方

法を説明し、その後に、新しい導出方法について簡

単に触れた上で、それらの応用を考える。

2 string solution

具体例として、以下の Abelian-Higgs 模型の La-

grangian:

L = −1

4
FµνFµν − |Dµϕ|2 − V (ϕ),

V (ϕ) =
λ

4

(
|ϕ|2 − η2

)2
. (1)
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で記述される宇宙ひも (local string)について着目す

る。[3] この Lagrangianの運動方程式は(
□− λ

2

(
|ϕ|2 − η2

))
ϕ = 0, (2)

∂νF
νµ + ejµ + 2e2|ϕ|2Aµ = 0, (3)

となる。この微分方程式の境界条件は

ϕ = η, Dµϕ = 0, r → ∞, (4)

である。宇宙ひもを記述する解に興味があるため、

winding numberが n(:自然数)の軸対象性を課した

ansatz

ϕ = (η − f(r)) einθ, Aθ(r) =
(
Q(r) +

n

er

)
. (5)

を仮定する。f(r)及びQ(r) に対する運動方程式は、

十分遠方で Q(r)及び f(r)の非線形項が無視できる

という近似の下で(
∂2

∂r2
+

1

r

∂

∂r
−
(
n2

r2
+m2

e

))
Q(r) = 0, (6)(

∂2

∂r2
+

1

r

∂

∂r
−m2

η

)
f(r) = 0, (7)

となる。ここで、meとmη はそれぞれ、真空周りの

ゲージ場、スカラー場の質量である。これらを満た

す解は以下で与えられる。

Q(r) = keK1(mer), f(r) = kSK0(mηr) (8)

ここでK0(x), K1(x)ははそれぞれ 0, 1th orderの変

形ベッセル関数を表し、xが十分大きいところでは

以下の漸近形

K0,1(x) ∼
√

π

2x
e−x

[
1 +O

(
1

x

)]
, x ≫ 1. (9)

で近似的に表すことができる。物理的に Eq. (8)は

ゲージ場、スカラー場の配位の典型的な長さはそれ

ぞれのド・ブロイ波長程度であることを示している。

3 string-string interaction

二本の（距離 dで離れた静止している）宇宙ひも

が与えられた (図 1参照)とき、両者の間に働く力は

斥力なのか、引力なのかを決定する手法を具体的に

d
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図 1: セットアップの説明

説明しよう。簡単のため、以下では二つの宇宙ひも

が平行であると近似し、winding number が 1 で同

じ向きを向いている状況を考え、単位長さあたりの

エネルギーを評価する。Ref. [2]では、全系の field

configuration(Φ, A) が各々の宇宙ひもの configura-

tionの重ね合わせで記述されるという superposition

ansatz:

Φ = ϕ1ϕ2/η, Aµ = Aµ
1 +A2

µ, (10)

の下で、単位長さのエネルギー Eintは以下のように

評価されることを示した。

Eint ≃ 2πη2 (K0(med)−K0(mηd)) . (11)

ゲージ場と Higgs 場の質量は Higgs mechanism に

よって獲得しているので、ゲージ結合定数がスカラー

self-couplingよりも大きい時は、ゲージ場の質量が

スカラー場の質量よりも重くなる。したがって、こ

のとき、Eq. (11)から距離 dで微分すると、負の値

となり、引力となることが理解できる。

4 新しい手法による結果とその応

用について

前節で紹介した二本の宇宙ひもの間の力を求める手

法では、superposition ansatzを仮定して導出した。

本研究では、superposition ansatzを仮定せずに、場

の理論の手法を用いて相互作用を導出する手法を考

案する。主な ideaは次のとおりである。宇宙ひもを

太さのない完全な線に近似し、スカラー場とゲージ

粒子の塊として扱い、場の理論の手法を用いて、２
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本の宇宙ひもの間のポテンシャルを非相対論的極限

を取ることで導出する。この ideaのもとで計算を進

めると、tree levelでは、前節の結果をきちんと導く

ことができることを確かめた。

この手法を用いると、superposition ansatzの正当

性を確認する必要がなく、local string以外への拡張

は自明になるため、非常に幅広い範囲に適用できる。

多くの粒子論的な模型ではU(1)対称性が自発的に破

れるため、様々な応用が期待される。

Reference

T. W. B Kibble 1976, J. Phys. A9 (1976) 1387.

L. M. A. Bettencourt and R. J. Rivers (1995), Phys.
Rev. D51 (1995) 1842 [hep-ph/9405222.]

H. B. Nielsen and P. Olesen, Vortex Line Models for
Dual Strings, Nucl. Phys. B61 (1973) 45.
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スカラー型ゆらぎから誘起される重力波のゲージ依存性
富川 慶太郎 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙論的摂動論を 2次まで考慮するとスカラー型ゆらぎから 2次の重力波が誘起される。2次重力波は 1次
とは異なりゲージ依存性がある。しかし、2 次重力波は主に Newtonian gauge でのみ計算されており他の
gaugeではあまり計算されていなかった。本発表では状態方程式 p = wρ の完全流体で占められている宇宙
において、スカラー型ゆらぎから誘起される重力波を comoving gaugeと Uniform curvature gaugeで計算
し、2次重力波のゲージ依存性を定量的に評価する。

1 はじめに
初期宇宙を記述するモデルとして、宇宙が初期に

加速膨張するというインフレーションモデルが有力
である。インフレーションモデルでは現在の宇宙の
構造は量子ゆらぎによって与えられる。この時のゆ
らぎのテンソル型成分が原始背景重力波となり、現
在の宇宙にも満ち溢れていると考えられている。原
始背景重力波を観測できれば、初期のテンソル型ゆ
らぎに関する情報が得られ、インフレーションモデ
ルに制限を加えることができる。また、原始背景重
力波とは別にゆらぎのスカラー型成分から摂動の 2

次のオーダーで誘起される 2次重力波がある (1)(2)。
2時重力波はスカラー型ゆらぎの情報を含むので、観
測することでスカラー型ゆらぎのスペクトルに制限
を加えることができる。特に、2次重力波はこれまで
制限が緩かった小スケール領域に新たな制限を加え
ることができる (5)。しかしながら、2時重力波は 1

次とは異なりゲージ依存性を持っている。にも関わ
らずこれまでの 2次重力波に関する研究はほぼ全て
単一のゲージ (Newtonian gauge)でのみ議論されて
きた。(4)で初めてゲージ依存性が議論され、2次重
力波のエネルギー密度スペクトルのゲージ依存性は
顕著であるという結果が得られているが、数値的に
解いているので根本的な原因は判明していない。そ
こで、我々は 2次重力波のエネルギー密度スペクト
ルを解析的に求め、ゲージ依存性の原因を明らかに
する目的で研究を進めた。

2 方法
2次重力波の運動方程式を求めるため、以下の作用

と計量

S =

∫
d4x

√
−g

[
M2

Pl

2
R+ P (X)

]
(1)

ds2 = −N2dt2 + gij
(
dxi +N idt

) (
dxj +N jdt

)
(2)

を考える。ここで X := −(1/2)(∂ϕ)2 である。後に
様々なゲージにおける運動方程式を導きたいのでゲー
ジは空間的には固定するが時間的には固定しない。そ
のため

N = 1 + δN, Ni = ∂iχ, gij = a2e2ζ
(
eh
)
ij
,

ϕ = ϕ(t) + δϕ (3)

とする。ここでスカラー場の運動項の関数を

P = cX(1+w)/2w (4)

と選ぶ。(4)のように選ぶと状態方程式 p = wρを満
たす完全流体と等価になることが知られている (3)。
このもとで摂動の 3 次のオーダーまで展開して hij

で変分することにより 2次重力波の運動方程式

ḧij + 3Hḣij −
1

a2
∂2hij =

1

a2
Λ kl
ij Skl (5)

を得る。Λ kl
ij はトランスバース-トレースレス射影

テンソルであり、Sklにはスカラー型ゆらぎの 2次の
項が含まれている。同様にしてスカラー型摂動で変
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分することによりスカラー型ゆらぎの拘束条件と運
動方程式を導くことができる。このスカラー型ゆら
ぎの運動方程式を解くことによって各スカラー型ゆ
らぎの時間発展を得ることができる。運動方程式 (5)

はグリーン関数を用いて解くことができ 2次重力波
の時間発展が得られる。2次重力波の時間発展が得
られれば、2乗して平均をとることにより 2次重力波
のエネルギー密度スペクトルを求めることができ、

1

3H2

∫ ∞

0

dv

∫ 1+v

|1−v|
du

k4

4

v2

u2

[
1−

(
1 + v2 − u2

2v

)2
]2

P(ku)P(kv)I2(u, v, η)

(6)

I(u, v, η) =
1

a(η)

∫ η

0

dη′a (η′)Gk (η, η
′)F (u, v, η′)

(7)

Gk(η, η) :=
π

2
(kη)1/2(kη)1/2

[Yν−1(kη)Jν(kη)− Jν−1(kη)Yν(kη)] (8)

ν :=
3(1− w)

2(1 + 3w)
(9)

と表される。ここで P(k)はスカラー型ゆらぎのパ
ワースペクトル、F (u, v, η) はソース項 Skl をスカ
ラー型ゆらぎの遷移関数で表したものである。ゲー
ジによる違いはスカラー型ゆらぎの時間発展とソー
ス項 F (u, v, η) の関数系に現れる。以上の作業を
時間座標まで固定した Newtonian gauge,Comoving

gauge,Uniform curvature gaugeの三つのゲージにつ
いて解析的に行いゲージ依存性の大きさと評価と原
因の解明を試みた。

3 結果
まず、物質優勢期の場合は時間発展の振る舞いが

Newtonian gaugeの場合とComoving/Uniform Cur-

vature gaugeの場合で大きく異なることが判明した。
Newtonian gauge の場合は時間的に一定となるが、
Comoving/Uniform Curvature gaugeの場合は時間
の 4乗で増幅する項が存在する。この原因は計量の

(時間)×(空間)成分のスカラー型ゆらぎ χの存在に
あるとわかった。
放射優勢期の場合は Comoving gauge の場合と

Newtonian/Uniform Curvature gaugeの場合で違い
が大きくなることが判明した。Newtonian/Uniform

Curvature gaugeでは時間的に一定となるが、Comov-

ing gaugeでは時間の 2乗で増幅する項が存在する。
放射優勢期の場合にNewtonian/Uniform Curvature

gaugeの時間発展が一致する理由については考察を
進めている最中である。
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夏の学校を運営してくださった事務局の皆様、支

援いただいた皆様に感謝いたします。
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宇宙論における相転移由来の重力波

石川　純也 (東京工業大学理学院 宇宙論グループ)

Abstract

ビッグバン理論では、宇宙は高温で熱平衡にあったとされる。そのような環境では粒子が高いエネルギーを

もつために、ゼロ温度で自発的に破れる対称性が、高温で回復することが知られている。宇宙が膨張するに

つれて温度が下がり、高温では対称性が成立していたものの、低温になり対称性が破れる。このような対称

性の相転移のダイナミクス次第では重力波が生成され得ることを説明する。

1 導入

　ビッグバン理論では、高温で熱平衡にあった宇

宙が膨張した結果、現在の宇宙が実現したと考えら

れている。特に、標準模型のエネルギースケールよ

りも高温であった場合を考えると、標準模型を超え

た物理の寄与があったことになる。

　現在までの観測から直接的に確かめられているの

は、宇宙背景放射が関わるスケールまでで、標準模

型を超えた理論は存在を示唆する観測証拠はあるも

のの、その具体的な指針は定まっていない。

　そのため、初期宇宙において標準模型を超えた物

理が寄与した観測量があれば、新しい理論を探索す

る指針になる。このことから、初期宇宙での素粒子

論を考えることは素粒子論と宇宙論、双方の発展に

不可欠であるといえる。

2 有限温度の場の理論

　場の理論で計算される諸量に温度依存性を含ま

せるには、ゼロ温度での真空期待値をカノニカルア

ンサンブルを用いた熱平均に置き換えればよい。

　ハミルトニアンH を持ち、逆温度 βで熱平衡にあ

る系は、密度演算子 ρで記述される。

ρ = exp{−Φ} exp{−βH} (1)

Φ = log Tr exp{−βH} (2)

　任意の演算子Oの熱平均 ⟨O⟩は、次のように書か
れる。

⟨O⟩ = Tr(Oρ) (3)

　次に、有限温度での Feynman rulesを見る。

　グリーン関数を熱平均で定義する。

G(x′, x) = ⟨ϕ(x′)ϕ(x)⟩ θ(t′ − t) + ⟨ϕ(x)ϕ(x′)⟩ θ(t− t′)

= G+θ(t′ − t) +G−θ(t′ − t) (4)

　時間の複素並進に対して、熱平均で定義したグリー

ン関数が周期性を持っていることが示される。

G+(t− iβ, x⃗) = G−(t, x⃗) (5)

　フェルミオンに対しては、反周期条件が成立して

いる。これらより、熱場のフーリエモードはエネル

ギー成分が離散化されていることがわかる。　

　以上より、熱場の Feynman rulesは、ゼロ温度の

Feynman rulesにおいて、運動量積分をフーリエ級

数に置き換えたものが対応していることわかる。　

　具体例として、単一スカラー場の質量補正を見る。

　ラグランジアンは次の通り。

L =
1

2
∂µϕ∂

µϕ− µ2

2
ϕ2 +

λ

4!
ϕ4 (6)

　対応するダイアグラムは図 1に示したとおりであ

る。　

　 　 　

図 1: 単一スカラーでの質量補正のダイアグラム

　 　

　熱場の Feynman rulesでこのダイアグラムを評価

すると、温度依存するパートの結果が得られる。　

　δmT ∼ λT 2　 (7)
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　したがって、高温では T 2が µ2に打ち勝って対称

性が回復する。

3 宇宙論における相転移

　ゼロ温度では自発的対称性の破れを引き起こす

ポテンシャルにおいては、高温で対称性の回復を起

こす。

　初期宇宙では、はじめは高温で対称性が回復して

いるものの、宇宙膨張で温度が下がり対称性の破れ

が引き起こされる。つまり、ある臨界温度で対称性

が保たれている相から対称性が破れている相への相

転移が起きる。

　相転移の臨界温度付近での振る舞いは、考えてい

る模型に強く依存する。ポテンシャルの概形が、模

型に含まれる粒子構成や結合定数の大きさによって

決められるからである。

　ポテンシャルに極小値が二つ存在する場合には、1

次相転移が起きることが知られている。このとき、原

点からポテンシャルの安定点への遷移はトンネル効

果によって実現される。宇宙空間のある 1点で安定

点への遷移が起きたとき、2つの相を区切る泡が形

成される。相転移の進行は泡が膨張することで実現

され、膨張した泡同士が衝突して相転移が終わる。

4 重力波の生成

　重力波の自由度は、膨張宇宙を記述するFRW計

量 (Friedmann-Robertson-Walker metric)の摂動に

含まれる。

　エネルギー運動量テンソルの等方成分は宇宙膨張

に寄与し、非等方成分は重力波のソースとなる。

　 1次相転移は泡の膨張で進行する。非等方的な物

質の分布は、泡の衝突、もしくは膨張過程の粗密に

よって実現され、これらが重力波のソースとなる。

5 今後の展望

　加速器実験で確かめられている標準模型のエネ

ルギースケールは 1TeVである。これを超えるエネ

ルギー領域では、超対称性理論をはじめとした様々

な理論模型が存在する。今後の展望としては、標準

模型を超えた理論について相転移や重力波を見てい

こうと考えている。

Reference
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Reheating after the hybrid Higgs inflation

佐藤 星雅 (早稲田大学大学院 先進理工学研究科)

Abstract

素粒子標準模型内の粒子のみで記述される Inflationモデルは Higgs inflationのみである。このモデルあ宇

宙背景放射の観測結果から重力との非最小結合が必要である。非最小結合には質量項タイプと運動項タイプ

の結合があり、これら 2つが同時に存在するモデルが Hybrid Higgs inflationである。一般に運動項タイプ

の結合は inflation後の加熱期に Higgs場の音速の 2乗が負になる問題がある。しかし、運動項タイプのみ

が量子重力の効果として現れないのは不自然である。本研究ではこのモデルの再加熱期を解析する。まず初

めに、質量項タイプによってこの不安定性が回避可能か議論しその条件を求める。次に、粒子生成の解析も

行い、Higgs場から W boson を経て放射優勢となるときの宇宙の温度を評価した。

1 Introduction

Inflation理論は宇宙背景放射 (CMB)の観測結果

を説明しうる点から広く受け入れられ、盛んに研究が

行われている。CMBの一様性から inflationは scalar

場によって引き起こされたと考えられる。現在、存

在が確認された素粒子は素粒子標準模型のみであり、

scalar場はHiggs場のみである。しかし単純にHiggs

場をインフラトンと仮定すると CMBの観測結果と

矛盾する点がある。そこで考えられたのが重力との

非最小結合である。曲がった時空上で scalar場を量

子化すると非最小結合が自然に導入されることから、

量子重力の寄与として高エネルギーでの存在が期待

されている。これまで様々な形の結合が提唱されて

きたが、scalar場の微分を含む運動項タイプと含ま

ない質量項タイプに大別できる。これまでの研究で

はこれらのタイプのどちらから優勢な場合のみ解析

がほとんどであった。一方でHybrid Higgs inflation

は 2つのタイプが同程度の割合で寄与する場合も解

析され、CMBとの一致も確認されている (S.Sato, &

K.Maeda (2018))。そこで本研究ではこのモデルの

再加熱期での振る舞いを解析する。運動項タイプの

結合によって引き起こされる不安定性が質量項タイ

プによって回避可能か議論し、再加熱期の粒子生成

の解析、放射優勢になる際の宇宙の温度を求める。

2 Hybrid Higgs inflation

Hybrid Higgs inflation(S.Sato, & K.Maeda

(2018))の作用は以下のように与えられる。

S =

∫
d4x

√
−g

[
M2

P − ξh2

2
R

−
(
gµν − Gµν

M2

)
∂µh∂νh

2
− V (h)

]
, (1)

ここで hは Higgs fieldを、 V は そのポテンシャル

をそれぞれ表す。

V (h) =
λ

4
h4. (2)

宇宙のを記述する計量として平坦な Friedmann-

Lemâıtre-Robertson-Walker 計量

ds2 = −dt2 + a(t)2dxidxi, (3)

を採用する。aは scale factor である。これを作用

(1)に代入すると、

S =

∫
d4x

√
−g
[
−3H2

(
M2

P − ξh2
)

+

(
1 +

3H2

M2

)
ḣ2

2
+ 6ξHhḣ− V (h)

]
, (4)

となる。H ≡ ȧ
a は Hubble parameterである。ここ

で dotは t微分を表す。これを変分することで基礎
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方程式が以下のように得られる。(
1 +

3H2

M2

)
ḧ+ 3H

(
1 +

3H2 + 2Ḣ

M2

)
ḣ

+ 6ξ
(
Ḣ + 2H2

)
h+

dV

dh
= 0, (5)

(
3H2 + 2Ḣ

) (
M2

p − ξh2
)
+

(
1− 3H2

M2
− 4ξ

)
ḣ2

2

−V (h)− 1

M2

d

dt
(Hḣ2)− 2ξhḧ− 4ξhḣH = 0.

(6)

H2 =
1

3(M2
P − ξh2)

[(
1 +

9H2

M2

)
ḣ2

2

+6ξhḣH + V (h)
]
. (7)

基礎方程式を解くことで観測量が得られる (図 1)。
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ns

0.00
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0.15
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02

ConvexConcave
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TT+lowP+BKP

+lensing+ext
N1 P

3
c4

2

図 1: CMB のスペクトラム指数観測の制限は

Planck2018(Planck Collaboration (2018))を用いた。

3 Gradient instability

Hybrid Higgs inflationの再加熱期の解析は困難に

である。その原因は gradient instabilityと呼ばれる

音速の 2乗が負になることで生じる不安定性である。

一時的にでも音速の 2乗が負になると、その時間ス

ケールに応じた波数の摂動が指数関数的に膨張し、摂

動論が破綻してしまい、解析不可能となる。

Hybrid Higgs inflationの摂動を解析する。ADM

formalism より、

ds2 = −N2dt2 + γij
(
dxi +N idt

) (
dxj +N jdt

)
,

(8)

ここで摂動を

N =1 + α, Ni = ∂iβ (9)

γij =a2(t)e2ζ
(
δij + hij +

1

2
hikhkj

)
. (10)

とする。α, β, ζ は scalar型摂動であり、hijは tensor

型摂動である。hij は hii = hij,j = 0を満たす。また

hij を上記のように展開することで
√
−g から摂動は

得られない。解析は comoving gaugeを用いるので、

Higgs場の摂動は考慮する必要がない。これらから

作用 (1)の摂動の 2次を取り出した作用は

S
(2)
S =

∫
dtdx3M3

P

a3

2

[
GS ζ̇

2 − FS

a2
(ζ,i)

2

]
(11)

となる。ここで GS と FS は

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
(12)

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

)
(13)

である。音速の 2乗は

c2s =
FS

GS
(14)

で与えられる。再加熱期に GS が負になることで不

安定性が引き起こされる。しかしこの解析は数値的

に行うのは困難であるため、ḣ = 0と h = 0の 2点

で GS ≤ 0となる条件を求める。ḣ = 0の時 GS =

FS = 0となることが容易に得られるので h = 0の

FS のみに着目する。

πM =
ḣ

MMP
(15)
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として FS |h=0 を書き下すと

FS =
12
(
1− 3

2π
2
M

)2 − 8π4
M

(
1− 3

2π
2
M

)
− 3π8

M

4
(
1− 3

2π
2
M

) (
1− 3

2π
2
M + 3

2π
4
M

)
+

6ξπ2
M

(
1− 1

2π
2
M

) (
1− 3

2π
2
M − 3

2π
4
M

)(
1− 3

2π
2
M

) (
1− 3

2π
2
M + 3

2π
4
M

) (16)

となる。ここで H の 2 乗は必ず正なので式 (7) で

h = 0の場合から

|πM | ≤
√

2

3
(17)

が得られる。これにより (16)の分母は正なので、分

子にのみ着目する。FSが正となる条件は図 2となる。

運動項タイプのみがある場合は図の左上の領域で不

安定となる。運動項タイプが支配的な場合でも質量

項タイプがあれば h = 0で安定化できることがわか

る。具体的には−1.1 ≲ ξ ≲ −0.13という制限が得ら

れた。一方で、質量項タイプが支配的な場合では数

値的に最初に h = 0で ḣ ∼ O
(
10−7

)
となる。この

ことから運動項タイプの大きさはM > 10−4MP と

いう制限が得られる。

図 2: FS の符号と πM , ξの関係。赤い部分が FS < 0

の不安定な部分。横の点線は πM =

√√
33−3
6 を、縦

の点線は ξ ≃ −0.13,−1.1をそれぞれ表す。

4 Reheating

再加熱期の解析を行う。まず、運動方程式 (5) を

h̃ = a h
he
として変数変換をする。ここで he は Infla-

tion終了時の Higgs場の大きさである。これより

d2h̃

dy2
+
(
1− 2k2e

)
h̃+ 2k2e h̃

3 ≃ 0, (18)

と得られる。ここで ke,yは以下のように定義した。

k2e ≡λh2
e

2

((
6ξ − 1 +

3H2

M2

)
a2
(
2H2 + Ḣ

)
−12H2

M2
H2 + λh2

e

)−1

(19)

y ≃mη (20)

m2 ≡
(
1 +

3H2

M2

)−1((
6ξ − 1 +

3H2

M2

)
a2

×
(
2H2 + Ḣ

)
− 12H2

M2
H2 + λh2

e

)
(21)

ηは conformal timeである。式 (18)の解は楕円関数

で記述され

h̃ = Cn (mη, ke) (22)

となる。keは楕円関数のパラメータで、ke = 0で cos

に ke = 1で cosh−1 となる。Hybrid Higgs inflation

では 0 ≤ ke ≤ 1/
√
2の値をとる。ke = 0は質量項結

合が支配的な場合、ke = 1/
√
2は運動項結合が支配

的な場合に実現される。

次にW bosonの粒子生成を考える。W bosonの

質量は m2
W = g2W /4h2 で与えられる。Fourier変換

したW boson, Wk, の運動方程式は

d2W̃k

dη2
+

[
k2

a2
+

g2W
4

Cn2(mη, ke)

]
W̃k = 0 (23)

W̃k = aWk (24)

となる。ここで式 (22)を用いた。この式を h = 0の

周りで近似していく。i回目に h = 0となる時刻を ηi

とし、∆ηi ≡ η− ηiとする。∆ηiで Cn(mη, ke)を展

開すると、ḣ = 0となり再び ḣ = 0となる間では∆ηi

の 1次で十分であることが計算から求まる。従って

W bosonの運動方程式は

d2W̃k

dτ2
+

[
κ2 +

τ2

4

]
Wk =0 (25)

a2
k2

K2
=:κ2 (26)

g2W (1 + k2e)
2m2 =:K4 (27)

K∆ηj =:τj (28)

となる。この方程式の解は放物柱函数で与えられて
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いる。従って量子化されたWk は

W̃ j
k (τj) =âjku

j
k(τj) + âj†k uj∗

k (τj) (29)

uj
k(τj) =

e−
π
2 κ2

√
K

D−iκ2− 1
2

(
ei

π
4 τj
)

(30)

と表される (H.Aoki & S.Iso (2015))。âはW boson

の消滅演算子でる。この背景時空のときの ukは単位

波動関数を表す。ḣ = 0のとき (τj = K T
4 のとき,T

は coformal time での周期) に真空を再定義してい

く。お互いの真空の関係はBogoliubov変換から得ら

れる。(
âj+1
k

âj+1†
k

)
=

(
α∗ −β∗

−β α

)(
âjk
âj†k

)
(31)

α = −C∗
11 + 2iu∗

k

(
K

T

4

)
u′
k

(
−K

T

4

)
(32)

β = C12 − 2iuk

(
K

T

4

)
u′
k

(
−K

T

4

)
(33)

C11 = 1−
2Γ
[
1
4 − iκ

2

2

]
Γ
[
3
4 + iκ

2

2

]
A[κ2]

(34)

C12 = 21−iκ2
2Γ
[
1
4 − iκ

2

2

]
Γ
[
3
4 − iκ

2

2

]
A[κ2]

(35)

A[κ2] = iΓ

[
1

4
+ i

κ2

2

]
Γ

[
3

4
− i

κ2

2

]
+ Γ

[
1

4
− i

κ2

2

]
Γ

[
3

4
+ i

κ2

2

]
(36)

ここで Γはガンマ関数を表す。|β|が 1/2振動の運動

量空間での粒子生成数となる。W bosonは非相対論

的な場として生成されるのでこの段階では再加熱が

達成されない。そこでW bosonから相対論的粒子と

なる軽いフェルミオンへのエネルギー伝達を考える。

伝達としては崩壊と対消滅を考える。この現象を記

述するのは近似された Boltzmann方程式であり、以

下のように得られる。

d
(
a3n
)

dt
= a3

(
A

aTπ2
K3 +

(
K2T

2a
B − Γ

)
n

−σn2
)

(37)

である。ここで A,Bは数値的に求まり A = 0.0283,

B = 0.110となる。Γは崩壊率を、σ は散乱断面積

を表す。この方程式を解くと、相対論粒子は速やか

に行われ 1回の振動で放射優位になることが分かる。

この時の温度は、inflation終了期のインフラトンの

エネルギーから O
(
1015

)
GeVとなる。

5 Conclusion and Discussion

本研究では Hybrid Higgs inflationの再加熱機構

の解析を行った。Gµν∂µh∂νh/M
2のような運動項タ

イプの結合は再加熱期に音速の 2乗が負になること

で生じる不安定性のため解析が不可能になる。そこ

で最初に ξRh2 によってこの不安定性が回避できる

か議論し、回避可能な条件を図 2にまとめた。次に

W bosonの粒子生成を解析した。まず初めに再加熱

期の Higgs場の運動を楕円関数で記述した。これを

用いてW boson の運動方程式をポテンシャルの底周

りで展開した。振動の端になるたびに時間を取り直

すことで 1/2振動ごとにW bosonの真空を定義し、

その間の関係をBogoliubov変換で表した。また、真

空の再定義によって粒子が生成されるので、その生

成量を評価した。その後W bosonから軽いフェルミ

オンへの崩壊や対消滅を考え、放射優勢期となると

きの宇宙の温度を求めた。この結果は ξ の結合のみ

しかない先行研究で得られている結果と異なる。先

行研究では比較的緩やかに再加熱が主張されており

本研究とは違う (F.Bezrukov et al. (2009))。この点

に関しては解析手法の相違についてなど今後更なる

議論が必要である。
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Time crystal とその初期宇宙への影響の可能性

佐野 有里紗 (東京学芸大学大学院)

Abstract

我々の住んでいる宇宙観測から膨張していることがわかっている。このことから、過去にさかのぼると宇宙

初期は非常に小さかったといえる。つまり、その時代の宇宙を考えるためには、量子重力理論を用いる必要

があると考えられる。近年の研究では、この量子重力理論から初期宇宙の有効次元は現在より低かったと示

唆されている。さらに、先行研究から宇宙初期は時空が離散的だったと考えられた (Calcagni 2017)。また、

Time crystalとは、時間並進対称性を自発に破った物質 (Sacha & Jakub 2018)、つまり時間が離散的になっ

ている物質である。これはすでに実験的に実現されていて、与えられた外力に対して２倍などの周期で振動

することがわかっている。本発表では、量子重力理論から示唆される時間の離散性と time crystalとの関連

に着目し、その宇宙論的応用を紹介していく。

1 Introduction

宇宙初期は非常に小さく、かつ重力が非常に強い

ため、量子論と重力理論の両方を取り入れなければ

ならない。その理論を量子重力理論と呼ぶ。その理

論において、次元は動的かつスケール依存性がある

ことが示唆されている。それにより、小スケールや

高エネルギー状態での実質的な次元が落ちると考え

られている (Carlip 2017)。これは、不確定性関係を

実空間に適用させたような空間座標それぞれに従属

関係があることから自由度が落ちることに起因して

いると考えられる。このことから、初期宇宙では有

効次元が低かったと考えられる。

その次元変化については、いくつかのモデルがあ

る。例えば、スケール変化に伴って次元変化をする

multifractional 時空を記述する multifractional the-

ory というものである (Calcagni 2017)。この理論で

は、時空が離散的であったと仮定し、これによって時

空の次元変化について説明している。これより、宇

宙初期は時空が離散的であったということもできる。

空間の離散性についてはいくつかのモデルが考えら

れているが、時間の離散性については、あまり多く

は議論されていない。

また、時間並進対称性を自発に破った物質が考え

られ、それを time crystal と呼ぶ (Sacha & Jakub

2018)。これは、時間が離散的になっている物質であ

ると考えることもできる。したがって、今回はこの

time crystal に着目し、その宇宙論的応用 (Feng et

al. 2018)について紹介していく。

2 Time crystal

Time crystal とは、2012 年に Wilczek らが提

唱した時間周期的な自己組織化構造のことである

(Shapere & Wilczek 2012)。そもそも、 crystal

(space crystal) とは、塩や carbon nanotube (図 1)

のような、空間内に規則的な構造を構築しているも

のである。つまり、空間のある方向において周期的

な構造パターンを繰り返す物質のことである。

図 1: carbon nanotube の結晶構造

また、この物質は空間並進対称性を自発的に破っ

ているといえる。

これを時間に応用したもの、つまり時間並進対称性

を自発的に破る物質が time crystalである。Wilczek

が構想した time crystalは、平衡状態かつ最低エネル

ギー状態にある物質が、時間的周期性を表すことがで
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きる物質であるというものであった。しかしこれは、

系へのエネルギー入力なしに周期的な振動を繰り返

していることを表しており、エネルギー保存則に反し

ている。実際にこの平衡状態にある time crystal は

実現不可能だと発表された (Watanabe & Oshikawa

2015)。

その後、Yaoにより非平衡状態における time crys-

talの生成が提案された (Yao 2017)。Wilczekの time

crystal は連続的な時間並進対称性を自発的に破ると

していたが、Yao は離散的な時間並進対称性を自発

的に破ることに着目した。時間依存性のない系にお

いては、連続的な時間並進対称性があるのに対し、時

間依存性のある系においては、その対称性は破られ

る。さらに、 Haniltonian が時間周期性

H(t+ T ) = H(t) (1)

を持つなら、Floquet 状態と呼ばれる固有状態が存

在する。これは、 Floquet の定理と呼ばれ、Bloch

の定理を時間に応用したものである。これについて

もう少し詳しく説明していく。固有値方程式(
H(t)− iℏ

∂

∂t

)
|n(t)⟩ = ϵn|n(t)⟩ (2)

より、Schrödinger 方程式の解を

|ψ(t)⟩ =
∑
n

Cn(t)|n(t)⟩ (3)

とすると、

|ψ(t)⟩ =
∑
n

Cn(0)e
− i

ℏ ϵnt|n(t)⟩ (4)

を得る。ここで、ϵnは固有値である。時間依存性を

課し、固有値に縮退がないとすると、

|n(t+ T )⟩ = eiαnT |n(t)⟩ (5)

である (αn : 定数)ので、時間周期性をもつ Hmilto-

nian に対する Schrödinger 方程式の解は、

|ψ(t)⟩ =
∑
n

Cn(0)e
−i( ϵn

ℏ −αn)t|ñ(t)⟩ (6)

となる。ただし、|n(t)⟩ = eiαnt|ñ(t)⟩とすると、|ñ(t)⟩
は時間周期性をもつので、この解は Floquet 状態の

解となっている。

この Floquet 状態の多体周期駆動系は時間におい

て自発的に自己組織化し、周期 T よりも長い周期で

変化する。つまり、駆動力の周期に対し、物質の固有

振動の周期がそれより長くなるのだ。これは discrete

time crystal (DTC)と呼ばれ、実際に実験室で生成に

成功している。さらにその実験では、駆動力の周期を

変えても、物質の周期は変わらないこともわかった。

2.1 Observation of DTC

初めて DTCの生成に成功したのは、2016年である

(Zhang 2017)。実験概要は、トラップされた 171Yb+

イオン 10個をリング状に並べ、これらの平衡状態を

崩すために 1 つ目のレーザーで磁場を形成させる。

次に、1つのイオンのスピンを 2つ目のレーザーパ

ルスで反転させる。すると、粒子の相互作用により

スピン連鎖を起こすことで、与えた周期の 2倍でス

ピン反転を繰り返す系を観測できたというものであ

る。実際に、それぞれのスピンにおける磁化の時間

発展の Fourier spectra は Floquet 振動数 ( 1
T ) の半

分の所で 1つのピークを表す (図 2)。このことは、最

初の生成状態 | ↓↓ · · · ↓⟩x が、2つの Floquet 状態

の重ね合わせ |±⟩ = 1√
2
(| ↓↓ · · · ↓⟩x ± | ↑↑ · · · ↑⟩x)

とみなすことができることで、周期 2T で時間発展

していくこと、つまり元の離散時間並進対称性の自

発的破れを示している。

図 2: discrete time crystal (Zhang 2017)

3 Cosmological time crystal

Time crystalを宇宙論に応用したものはいくつか考

えられている。例えば、宇宙そのものを time crystal

として扱うことで、cyclic universeを再現するモデル
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である。その中でも、string theoryが基となっている

ekpyrotic universeは特に考えられているモデルであ

る。これは、Planck2015の結果から一番単純なモデ

ルとしても考えられている (Ijjas et al. 2016)。ただ

し、このモデルは null-energy condition (NEC)に反

している。そこで、今回は Riemann cubic invariant

を用いて Einstein 重力を拡張し、time crystal を取

り入れていくモデルを紹介する (Feng et al. 2018)。

3.1 Riemann cubic invariant

Riemann cubic invariant は、一般的に以下の 8項

をもつ形で表す。

L(3) =
√
−g

(
e1R

3 + e2RRµνR
µν + e3R

µ
νR

ν
ρR

ρ
µ

+ e4R
µνRρσRµρνσ + e5RR

µνρσRµνρσ

+ e6R
µνRµαβγR

αβγ
ν + e7R

µν
ρσR

ρσ
αβR

αβ
µν

)
(7)

de Sitter または anti-de Sitter 時空において、これ

らは線形 massive scalar と spin-2 mode を生成す

る。ここで、 ghost-like spin-2 mode を分離するこ

とで、

12e2 + 9e3 + 5e4 + 48e5 + 16e6 + 24e7 − 3e8 = 0

(8)

を得られる。今回は、FLRW metric

ds2 = −dt2 + a(t)2(dx21 + dx22 + dx23) (9)

を用いる。effective Lagrangian において、ä2 と ä3

を無視することで、

216e1 + 60e2 + 18e3 + 16e4 + 48e5 + 14e6

+ 12e7 + 3e8 = 0

36e1 + 12e2 + 5e3 + 3e4 + 12e5

+ 4e6 + 4e7 = 0 (10)

が得られる。これらの条件より、effective Lagrangian

は

L(3) =
2

5
λ
ȧ6

a3

λ = 2(36e1 + 6e2 + e4 + 4e5) (11)

となる。

今回は、エネルギー運動量テンソル T ab
m =

diag(ρm, pm, pm, pm)の完全流体と結合した Einstein

重力と Riemann cubic を考えていく。effective La-

grangian は

L = −6aȧ2 +
2

5
λ
ȧ6

a3
− V (12)

であるので、Einstein 方程式は

3ȧ2

a2
− λ

ȧ6

a6
= ρm

2ä

a
+
ȧ2

a2
+ λ

(
ȧ6

a6
− 2ȧ4ä

a5

)
= −pm (13)

を得る。ここで、簡単のために、エネルギー密度ρmは

scale factor a(t) の関数とする。今回は ρm = V (a)
2a3

と仮定し、状態方程式 p = wρ(w = −aV ′

3V ) から、

pm = − V ′

6a2 となることを用いた。また、負の運動エネ

ルギー項を評価するために、Hamiltonian constraint

H = −6aȧ2 + 2λ
ȧ6

a3
+ V = 0　 (14)

を課す。

λ > 0のとき、Hamiltonian の重力パート

H0 = −6aȧ2 + 2λ
ȧ6

a3
(15)

は最低値を決められる。∂H0

∂ȧ より (15)の最小値は

ȧ = ±λ− 1
4 a のとき Hmin

0 = −4a3√
λ

(16)

となる。この最小値 Hmin
0 での Hamiltonian con-

straint から

Ṽ (a) ≡ V (a)− 4a3√
λ

= 0 (17)

を課す。ここで、解がない場合 (e.g. V = −3a3,負

の宇宙定数)は、Hmin
0 にはならない。また、a = a0

で解をもつ場合は、a0に達するが ȧ ̸= 0であるので

そこに止まることはできない。

z = ȧ2 とすると、(14) の解は正であり、それは

Ṽ ≤ 0 のときのみである。まず、ビエタの解を用

いて

ȧ2 =
2a2√
λ
cos

1

3

(
arccos

[
a30V (a)

a3V (a0)

]
− kπ

)
k = ±1 (18)
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という 2つの正の解を得る (3つ目は負の解なので、

無視する)。これは a = a0 近傍で、

ȧ2 =
a20√
λ

(
1 + k

√
2

a0
(1 + w(a0))(a− a0) + · · ·

)
(19)

となる。NEC(w ≥ −1)を満たす物質は、a ≥ a0 で

あり、a = a0で最小となる。それに加え、a = a0で

ȧ±0 = ±λ− 1
4 a0の 2つの真空を同時に持っている。そ

して、それらはエネルギー縮退された状態であり、ど

ちらかを選ぶと自動的に方向が定まるので、時間反

転対称を破っているといえる。言い換えると、1つ

の真空からもう 1つの真空への tunneling において、

ȧ2 は連続値のままだが、ȧは速度のようなものなの

で、負から正へ瞬間的に変わる。このことから、曲

率 äは δ関数特異点をもつ。

a = a0が t = 0で起こるとすると、小さい tで a(t)

を解くことができる。bouncing するためには、

ρext = 0

pext = 4kλ−
1
4

√
2λ−

1
4 (1 + w(a0))

√
|t|δ(t) (20)

となる。

a = A > a0のとき、V = 0ならば、a(t)は a = A

からなめらかに縮んでいき、a = a0 で bounce す

る。これが、cyclic universe を表している。例えば、

V = 2Λ0a
3 + 6α2aとする。ここで、Λ0 = − 3

ℓ は負

の宇宙定数であり、a = A = αℓで V = 0となる。

λ = 0において、 exact solution a = A sin
(
t
ℓ

)
が存

在する (図 3点線)。また、λ ̸= 0においては、図 3

実線のような振る舞いをし、

0 < a0 =

√
3αℓλ

1
4√

2ℓ2 + 3
√
λ
< A (21)

で bounce する cyclic universe を再現している。

4 Conclusion

今回は、量子重力理論から示唆されている時空の

離散性から、時間並進対称性を自発的に破る time

crystal に着目して、宇宙論との関連性を紹介した。

Riemann cubic を考えると、エネルギー縮退された

図 3: A cyclic universe due to the time-crystal mech-

anism (Feng et al. 2018)

真空が 2つ同時に存在する。そして、片方が自発的

に選ばれ、その点で bounce する。さらに、ある特

別な potential を仮定すると、 古典的には周期的に

bounce する cyclic universe を再現する。あくまで

も、time crystalは時間並進対称性を破る物質である

ので、このモデルはそのような物質があったときの

宇宙の振る舞いを表しているにすぎない。したがっ

て、今後は時空自体が離散的な時に宇宙にどのよう

な影響を与えるのか考えていく。
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ダークマターの性質の制限：LSBGを用いたダークマター対消滅の探査

橋本　大輝 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙のごく初期に熱的に生成されたダークマター（代表例はWeakly Interacting Massive Particle）

は、その当時標準モデルの粒子と熱平衡状態にあったと考えられる。この時、ダークマターが対消

滅して標準モデルの粒子が生成されるような反応過程が存在することが期待される。それに伴い、

ガンマ線が生成されることが予測されており、このガンマ線放射を探査することがダークマター

の性質の解明に繋がる。これまでの研究では、銀河系中心方向や銀河系近傍の矮小銀河をターゲッ

トにして対消滅ガンマ線シグナルの研究が行われており、ダークマター対消滅に関連する性質（と

りわけ対消滅断面積）が制限されてきた。本研究では、Low Surface Brightness Galaxy (LSBG)

に着目し、同様の研究を行う。LSBGを扱う利点は、通常の銀河（銀河系規模 ）に比べダークマ

ターにより支配された系であること、天体由来のガンマ線が比較的少ないと期待されることが挙

げられる。本研究では、Subaru Hyper Suprime-Camの観測データから構築された LSBGカタ

ログに収録されている 8個の LSBGを用いている。この 8個の LSBGについて、ダークマター

対消滅ガンマ線のフラックスをモデリングし、ガンマ線観測と比較することで、10 GeVの質量

のダークマターについて対消滅断面積に ∼ 10−23 [cm3/s]の制限を与えた。この制限は現在銀河

系近傍の矮小銀河によって与えられている制限よりも 103倍程度弱い制限となるが、将来観測で

は LSBGの観測数が爆発的に大きくなることが期待され、矮小銀河などの他の天体を用いた制限

よりも強い制限を与えることができる。

1 導入

近年の天文学の発達により、宇宙のエネルギー
密度の ∼ 25%程度をダークマター (DM)が担
っていることが判明してきた [1]。同時にその正
体の解明に向けた研究が宇宙物理学、素粒子物
理学の両面で盛んに行われてきたが、未だにそ
の正体は不明である。これまでの研究により、
ダークマターの候補として、Weakly Interacting

Massive Particle (WIMP)が理論的に最もモチ
ベートされた有力な候補として探査されている
[2]。WIMPは初期宇宙において熱的に生成され
たと考えられている。このとき、WIMPは標準
模型の粒子と熱平衡状態にあり、従ってWIMP

が対消滅し標準模型の粒子が生成されるような
反応過程が存在する [3]。それらの対消滅過程に
対する反応断面積 ⟨σv⟩はWIMPの存在量に直

接影響を及ぼすため、DM をWIMP と仮定す
ることで ⟨σv⟩を見積もることができ、⟨σv⟩ ∼
3× 10−26 [cm3/s]となっている [4]。
WIMPの対消滅過程において、最終的にガン

マ線が放出されることが期待でき、観測される
宇宙ガンマ線を解析することで対消滅由来のガ
ンマ線シグナルを探査することができる。DM

由来のガンマ線放射源として、宇宙の高密度領
域である銀河や銀河団等がこのようなシグナル
を探査するターゲットとなる。近年の研究では、
ターゲットとして銀河系中心や近傍矮小銀河の
ほか、近傍銀河団あるいは銀河群を用いた研究
が行われてきた [5, 6, 7]。
本研究では、DM対消滅シグナルを探査する

上で将来有望なターゲットとして、Low Surface

Brightness Galaxy (LSBG)を提案し、その将来
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性を探索する。LSBGは近年の観測技術の向上
により、銀河系近傍において爆発的に見つかる
ようになってきた天体である。銀河系等の通常の
銀河よりも超新星残骸やパルサー等の天体に由
来するガンマ線放射が少なく、矮小銀河よりも 1

桁程度質量が大きいため、DMの対消滅シグナ
ルを探査する上で好条件を満たしている天体と
言える。本研究では、Subaru Hyper Suprime-

Cam (HSC)の観測データを下に [8]により作成
された LSBGカタログ (HSC LSBGカタログ)

を用いる。また、ガンマ線データはFermi Large

Area Telescope (LAT)

本稿は以下で構成される。まず第 2章でHSC

LSBGカタログとFermi LATのデータを説明す
る。第 3章でDM対消滅由来のガンマ線放射モ
デルを導出し、第 4章で解析方法の具体とその
結果を述べる。最後に第 5章で結論をまとめる。
なお、本研究の詳細は [9]を参照のこと。

2 データ

本章では、HSC LSBGカタログとFermi LAT

の観測データについて簡単にまとめる。
まずHSC LSBGカタログについて述べる。こ
のカタログは、HSCの初回データ更新 (S16A、∼
200 [deg2])を元に [8]により作成された。収録天
体は約800天体で平均表面輝度µmeanはµmean >

24.3 [mag/arcsec2]である。これらの天体中で分
光同定や Ia型超新星の観測等によって赤方偏移
が測定されている天体は 8天体のみである。本
研究における解析では、天体の赤方偏移が不可
欠であるため、本研究ではこれら 8天体のみを
用いる。
宇宙ガンマ線の観測データは、Fermi LATに
よる 500 [MeV] < E < 500 [GeV]の約 8年間の
観測データを使用する。本研究では、それぞれ
の LSBGを中心とする 10◦ × 10◦の領域を扱う。
本研究の解析では背景ガンマ線マップを用いる。
このマップは以下の手順によって観測データか
ら作成される。まず、銀河系前景放射モデルと

点源放射モデル及び等方放射モデルを観測され
たガンマ線フラックスに最適化する。それぞれ
の放射モデルについてはFermi LATの公式ホー
ムページで公開されているテンプレートを基に
している。その後観測データからこれらモデル
フラックスを差し引き、背景ガンマ線マップを
得る。

3 ダークマター対消滅によるガン

マ線放射モデル

ここではDM対消滅によって生じるガンマ線
フラックスの理論モデルを扱う。LSBG中のDM

対消滅によるガンマ線フラックス Φγ は

dΦγ

dEγ
= J × ⟨σv⟩

8πm2
χ

∑
i

Bri
dNi

dE′
γ

∣∣∣∣∣
E′

γ=(1+z)Eγ

(1)

と 表 さ れ る（ 単 位 は
[photon count/cm2/s/MeV]）。ここで ⟨σv⟩ は
DM の対消滅断面積と相対速度の統計平均、
Eγ , E

′
γ はそれぞれ観測される、あるいは放出

されるガンマ線のエネルギー、mχ はダークマ
ターの質量、Bri は全対消滅過程における i番
目の対消滅過程の割合、z は LSBG の赤方偏
移を表す。また、dN/dEγ は対消滅によって生
じるガンマ線のエネルギースペクトル、J は J

ファクターと呼ばれるハローの質量や物質分布
により決定される量である。以下で述べるよう
に、この Jファクターにはターゲット天体の天
文学的な性質が全て含まれている。一方で式
(1)中の dN/dEγ 等の J 以外の因子は素粒子物
理学的なパラメータである。
まず Jファクターについて扱う。Jファクター

はハロー中のDMの密度分布の 2乗を天球上に
射影した量であり、

J = [1 + bsh(Mhalo)]

∫
s
ds′

∫
Ω
dΩ′ρ2DM(s′,Ω′)

(2)

と表される量である。sは視線方向ベクトル、Ω

は天球上でのハローの広がりを表す立体角、ρDM
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はハローのダークマターの密度分布、Mhalo は
ハロー質量である。また、bshはブーストファク
ターと呼ばれるハロー内部における質量分布の
内部構造による影響を表した量である。bsh に
関する研究は数多く行われているが、近年の研
究 [10]より本研究では bsh = 1とした。本研究
ではダークマターの密度場 ρDM として標準的
な NFW分布 ρDM = ρs

rc/rvir((rc/rvir)+1)2
を仮定

する。ρvirはビリアル半径、cは中心集中度であ
る。また、ハロー中心から rvirまでの距離にあ
る物質の質量がMhaloに等しいとすると、ρs =
Mhalo
4πr3s

[
log(1 + c)− c

1+c

]−1
であり、これは球対

称崩壊モデルの下で、球対称密度揺らぎパラメー
タ∆を用いて r3vir =

Mhalo
4
3
π∆ρc,z

と表せる。ここで

ρc,zは赤方偏移 zでの宇宙の臨界密度で、ρc,z ∼
1.9× 10−29 × (1 + z)h2[g/cm3]である。本研究
では、∆ = 200として計算する。これらを用い
ることで、∫

V
dV ρ2DM =

Mhalo

9
∆ρc,zc

3×(
log(1 + c)− c

1 + c

)−2(
1− 1

(1 + c)3

)
(3)

を得る。ここでFermi-LATのPSF（分解能）は
全エネルギー領域で PSF ≳ 0.1◦ である。一方
で LSBGの視直径 θs は、θs ∼ rs/dから θs ≲
0.01◦程度と見積もられる。したがって、LSBG

はFermi-LATに点源として観測される。これを
Jファクターの計算に反映すると、式 (2)は式 (3)

を用いて、

J ≈ [1 + bsh(Mhalo)]

∫
V
dV ρ2DM(x)/d2A (4)

を表される。ここで dAは角度距離である。本研
究で用いる LSBGの Jファクターを星質量、ハ
ロー質量と共に表 3に示す。中心集中度の誤差
は 1σ で ∆log10 c = 0.1のガウス分布のガウス
分布を仮定する。Mhaloの誤差を考慮すると、J

ファクターの 1σの統計誤差は 70%である。た
だし、赤方偏移の誤差は他のパラメータの誤差
に対して十分に小さいので、本解析では考慮し

ID log10(M∗) log10(Mhalo) log10(J)

171 9.3 11.1 14.4

285 7.6 10.4 15.7

456 9.1 11.1 14.8

464 9.1 11.0 14.8

575 7.4 10.3 15.5

613 9.3 10.7 14.6

729 9.3 10.7 14.8

750 7.6 10.4 15.4

表 1: LSBGの質量 (単位は [M⊙])と Jファク
ター (単位は [GeV2/cm3])。左から順に LSBG

の ID、星質量、ハロー質量、Jファクターであ
る。それぞれのパラメータは統計誤差を評価し
た上でその中央値を表示している。

ない。また、ガンマ線のエネルギースペクトル
dNγ/dEγについては、DarkSUSY[11]を用いて計
算されたパラメータを用いている。本研究では、
bb̄チャンネルのみを考慮する。

4 結果

図 1に 8個の LSBGを用いた DM対消滅断
面積の上限値を示す。この制限は従来近傍矮小
銀河等から得られている制限よりも 103程度弱
い制限であるが、図 2に示したように、将来観
測によって少なくとも 103程度強くなることが
期待される。この将来予測では、本研究で用い
た LSBGの Jファクターが LSBGの典型的な J

ファクターであると仮定したが、今後 LSST等
でより深い等級まで探査できるようになった場
合、より近傍の LSBGが見つかる可能性が大き
いと期待され、それによって図 2に示した制限
よりも厳しい制限が与えられると期待される。
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Abstract

バリオン数と暗黒物質の生成は現代の宇宙論に残された大きな課題の一つである。いずれも素粒子理論の標

準模型の範疇では説明することができず、標準模型を超えた模型の存在を示唆している。可能性の一つとし

て、右巻きニュートリノを導入することでこれらの問題を解決し得ることが知られている。しかし、現実の

宇宙に於いてバリオン数と暗黒物質の生成を説明するには、素粒子理論の模型という「中身」についての議

論だけではなく、宇宙の時空構造という「入れ物」についても目を向けねばならない。そこで我々は、3世

代の右巻きニュートリノをクインテッセンシャル・インフレーション模型と組み合わせることで、バリオン

数と暗黒物質の生成のみならず、暗黒エネルギーをも包括する模型を構築した。この発表では、クインテッ

センシャル・インフレーションがどう暗黒エネルギーを実現するか、右巻きニュートリノがどのように生成

するか、生成した右巻きニュートリノがどのようにバリオン数と暗黒物質を生成するか、既存の観測結果に

よって理論のパラメータにどのような制限が掛かるかについて触れる。

1 Introduction

地平線問題、平坦性問題といった宇宙の時空構造

についての根本的な問題は、インフレーション理論

によって簡潔に説明されている。その一方、バリオ

ン非対称、暗黒物質、暗黒エネルギーといった宇宙の

構成物についての問題は未だに未解決のままである。

どれか一つを個別に説明する理論は幾つか知られて

いるが、現実の宇宙では当然のことながらこれら全

てが包括的に解決されていなければならない。そこ

で我々はクインテッセンシャル・インフレーション

（Quintessenstial Inflation、以下 QI）1に 3世代の右

巻きニュートリノを導入することで、これらの問題

を包括的に解決する模型を構築した。

この集録では、第 2章でQIの仕組みについて、第

3 章で QI 後に於ける粒子生成について、第 4 章で

各世代の右巻きニュートリノの働き、及び各種パラ

メータへの制限について触れる。より詳細な内容に

ついては Hashiba & Yokoyama (2019b)を参照され

たい。

1”quintessence”とは「第五の元素」という意味であり、暗黒
エネルギーを説明するスカラー場を指す。この単語はアリストテ
レスの四元素論に由来しており、「世界に満ちる、人智を超えた天
界の物質」という意味合いがある。

2 Quintessential Inflation

QIは、初期宇宙のインフレーションと、現在の宇宙

の加速膨張を同じスカラー場（インフラトン場）によ

って説明しようという理論である (Peebles & Vilenkin

1999)。ポテンシャルエネルギー V (φ)を有した一様

等方なインフラトン場 φが宇宙全体に満ちている状

態を考えてみる。この時、φのエネルギー密度 ρと

圧力 pはそれぞれ

ρ =
1

2
φ̇2 + V (φ), p =

1

2
φ̇2 − V (φ) (1)

となるので、φ̇2 ≪ V (φ)という条件（スローロール

条件）2が満たされれば p ≈ −ρとなって加速膨張が
実現することが分かる。ここで、図 1のように台地

→急坂→平地というような形のポテンシャルを考
えてみよう。（台地と平地も僅かに傾いている。）φ

が台地上に居る時はスローロール・インフレーショ

ンが実現し、急坂に差し掛かるとスローロール条件

が破れて φの運動エネルギーが優勢となってインフ

レーションが終了する。このような運動エネルギー

優勢の状態をカイネーション（kination）と呼ぶ。φ

は平地に達した後も転がり続けるが、ハッブルパラ

メータ H による摩擦力 3Hφ̇で減速していくため、

2正確にはスローロール変数によって書かれるが、ここでは細
かいことは気にしない。
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図 1: QIに於けるポテンシャルのイメージ。

スケール因子 aに対して φ̇2 は a−6 で、輻射と物質

のエネルギーはそれぞれ a−4と a−3で減少するのに

対し、V (φ)はそれより遥かに遅い (ln a)−β (β > 0)

でしか減らない。長い時を経て輻射と物質が十分に

薄まると V (φ)が再び宇宙を支配し、宇宙膨張の再

加速が始まるのである。

3 Gravitational Particle Pro-

duction

第 2 章で触れた通り、QI では一般的にインフラ

トン場のポテンシャルに極小点が存在しないため、

インフラトン場がインフレーション後にコヒーレン

トな振動をして崩壊していくという再加熱過程のモ

デル (Dolgov & Linde 1982)は用いることができな

い。その為、ここでは重力的粒子生成（Gravitational

Particle Production）と呼ばれる機構を用いること

にする。これは、宇宙の膨張則が変化するのに伴っ

て真空状態（基底状態）の定義が変わることによっ

て粒子が生成するという機構である (Parker 1969)。

但し、この機構は粒子が共形対称性を破っている必

要があり、質量項か、スカラー曲率 Rとの非共形結

合を有していなければならない。

FLRW計量の下で、質量mを有するディラック場

ψのラグランジアンは

LΨ = iΨ̄γµ∂µΨ− amΨ̄Ψ (2)

と書かれる。ここで、γµ はガンマ行列、Ψ ≡ Ψ†γ0

は Ψのディラック随伴、Ψ̄ ≡ a3/2ψ である。式 (2)

の Ψ̄についての変分を取ると、FLRW計量でのディ

ラック方程式

(−iγµ∂µ + am)Ψ = 0 (3)

を得る。式 (3)はスピノルモード関数 uA,B(k, η)を

用いてモード展開すると

i∂η

(
uA

uB

)
=

(
am k

k −am

)(
uA

uB

)
(4)

となり、ここから更にユニタリー変換によって混合

項を分離すると

i∂η

(
ũA

ũB

)
=

(
ωeff 0

0 −ωeff

)(
ũA

ũB

)

+

(
0 amHk

2ω2
eff

−amHk
2ω2

eff
0

)(
ũA

ũB

)
(5)

ここで、ωeff ≡
√
k2 + a2m2 である。膨張則の変化

（右辺第 2項）によって ũAと ũB が混合し、元々ũA
成分しか無かった真空状態から次第にずれてくるこ

とが分かる。我々は断熱真空(
ũA

ũB

)
=

(
1

0

)
e−i

∫
ωeffdt (6)

を初期状態として、QI の導くスケール因子の下で

運動方程式 (5)を数値的に解くことで、重力的に生

成するフェルミオンの量を計算した。QI後の重力的

粒子生成の効率を決めるのは、粒子の質量m、イン

フレーション時のハッブルパラメータHinf、それに

インフレーションからカイネーションへと遷移する

のに要する時間 ∆tの 3つであることが Hashiba &

Yokoyama (2019a)に於いて分かっていた為、この 3

つに焦点を当てて計算した。その結果、重力的に生

成したフェルミオンは k ∼ mなる運動量にピークを

持ち、そのエネルギー密度を与える近似式として

ρ ≃ 2× 10−3e−4m∆tm2H2
inf (7)

を得た（図 2）。殆どのモデルに於いて∆t ≈ H−1
inf で

ある為、これ以降は∆t = H−1
inf とする。



231

2019年度 第 49回 天文・天体物理若手夏の学校

0.1 0.5 1 5 10

10
-6

10
-5

10
-4

10
-3

m/Hinf

ρ
/H
in
f
4

図 2: 重力的に生成するフェルミオンのエネルギー密

度。赤点は数値計算の結果、緑線はその近似曲線を

表す。このグラフに於いては∆t = 0.3H−1
inf である。

4 Right-handed Neutrinos

質量 Mi を持った 3 世代の右巻きニュートリノ

Ni (i = 1, 2, 3) のラグランジアンとして、次のよ

うなものを考える。

LN =MiN̄
c
iNi + hiαNiLαϕ

† (8)

ここで、Lα, ϕ, hiαはそれぞれ左巻きレプトンの二重

項、ヒッグス二重項、湯川結合を表す。この時、Ni

は

Γi =
1

4π

∑
α

|h̃iα|2Mi (9)

なる崩壊率で標準模型の素粒子へと崩壊していき、

シーソー機構によって

∑
i

(
h̃iα

)2 v2

2Mi
= mνα

∼

0.05 eV (α = 3)

0.01 eV (α = 2)

(10)

なる形で左巻きニュートリノの質量mνα を与える。

ここで、h̃iαはニュートリノの質量行列を対角化する

MNS行列Uiαによってユニタリー変換された湯川結

合 h̃ ≡ hU∗ であり、v ≈ 246GeV はヒッグス場の

現在の真空期待値である。なお、これ以降はM1 ≪
M2 ≪M3 なる階層性を持った質量を考える。

4.1 N3 for Reheating

まず、最も重いN3の働きについてである。式 (7)

から分かる通り、m ≃ Hinf(= ∆t−1)なる粒子が最

も効率的に生成する為、M3 ∼ Hinf なる N3 が最も

大量に生成し、それ故に再加熱過程で生じるエネル

ギーの大半を担うことになる。式 (7), (9)より、再加

熱温度 TRH は以下のようになる。

TRH ≃6× 107

(∑
α |h̃3α|2

10−12

)−1/4

e−3M3∆t

×
(

M3

1013GeV

)5/4(
Hinf

1013GeV

)3/4

GeV

(11)

ここで、Hinf ≃ 1013 GeVとした。

N3に対する制限としては、原始重力波の抑制があ

る。重力子もまた共形対称性を破っている粒子であ

る為重力的に生成するが、これは CMBスペクトル

やビッグバン原子核合成に影響を及ぼす。これを防ぐ

には重力子のエネルギー密度が十分薄まるまで待っ

てからN3 が輻射へと崩壊する必要があり、∑
α

|h̃3α|2 < 8.5× 10−11 (12)

なる制限をN3 の湯川結合に課すことになる。

4.2 N2 for Baryogenesis

次に、中間の質量を持つN2についてである。Ni間

に干渉が存在すると 1ループ補正から正味のレプト

ン数が生じ、そこからスファレロンの効果によってバ

リオン数が生成されることが知られている (Fukugita

& Yanagida 1986)。計算の詳細は紙面の都合上省く

が、現在観測されているバリオン数 nB/s = (8.65±
0.06)× 10−11 を実現するには、h̃iα,Mi の間に

Im

[(∑
α

h̃3αh̃
∗
2α

)2]
∼ 10−16M3

M2
(13)

なる関係が成り立っていなければならないことが分

かった。h̃3αには式 (12)なる上限が課されている為、

h̃22 or h̃23 ≳ 10−3
√
M3/M2 (14)

という条件が式 (13)から得られた。これを式 (10)と

合わせるとM2 ≳ 1011 GeVなる制限が得られる。
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4.3 N1 for Dark Matter

最後に、最も軽いN1についてである。式 (9)より、

N1が安定した暗黒物質となるにはM1が非常に小さ

い値を取っている必要がある。Perez et al. (2017)よ

るとM1 ≃ 10 keVなる質量に対する制限が最も緩く、∑
α

|h̃1α|2 < 10−26 (15)

となる。これは式 (10)による制限よりも遥かに強い。

しかし、式 (7)から分かる通り、質量の小さいN1

はそのままでは殆ど生成せず、現在の暗黒物質の存

在量を説明できない。そこで、我々は N1 に対して

「非共形結合」R
µ ψ̄ψ を導入した。ここで、µは質量

次元 1を持つ定数である。この項はインフレーショ

ン中 12H2
inf/µなる有効質量として働き、重力的に生

成する N1 の数密度が n ≃ 1.1 × 10−1H5
inf/µ

2 にま

で増幅されることが数値計算によって確かめられた。

これより、現在観測されている暗黒物質の存在量を

実現するには µ ∼ 1015 GeVであれば良いことが分

かった。µは何らかのカットオフスケールと考えら

れる為、Hinf 以上プランクスケール以下であること

は非常に自然である。

5 Discussion

以上より、M1 ∼ 10 keV,M2 ∼ 1011 GeV,M3 ∼
1013 GeV なる質量と、式 (12), (14), (15)で表され

る制限を満たすような湯川結合を有する 3世代の右

巻きニュートリノNiをQIに導入すれば、バリオン

非対称、暗黒物質、暗黒エネルギーを包括的に説明

できることが示された。

しかし、M1とM3の間に存在する 18桁もの質量

格差や、h̃1α に対する制限 (15)などは不自然なファ

インチューニングのように見える。このような質量

や湯川結合に対する階層性を自然に実現する機構と

しては、RSブレーンワールド (Randall & Sundrum

1999)が知られている。これは、我々の宇宙が 5次元

のバルク（bulk）に浮かぶ 4次元のブレーン（brane）

であると考える理論である。重力子を除く標準模型の

粒子は我々の住むブレーンに固定されているが、Ni

は我々とは違うブレーンから染み出してきた 5次元

フェルミオンの波動関数のゼロモードだと考えると、

バルクを通っている間に質量や湯川結合といったパ

ラメータが指数的に薄まることになる。その為、5次

元時空に於ける種々のパラメータの差が、我々の 4次

元ブレーン上では指数的に増幅されて見えるのであ

る。具体的には、Kusenko et al. (2010)で採用され

ている設定を用いると、表 1のようにファインチュー

ニングを緩和できる。（lは 2枚のブレーン間の距離

を表す。）より根源的な 5次元の理論としては、標準

模型と同等かそれ以下のチューニングに収められる

のである。

表 1: ブレーンワールドによるチューニングの緩和
4Dブレーンでの値 5Dバルクでの値

M3 ∼ 1013 GeV m3 ∼ 2.3l−1

M1 ∼ 10 keV m1 ∼ 24l−1

h̃3α < 3× 10−6 λ3α < 3× 10−4

h̃1α < 10−13 λ1α < 10−2
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Constraints on asteroid-mass primordial black holes (PBHs) as

dark matter candidates

Qiu Tian (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

Primordial Black Holes (PBHs) have received increasing attention recently, including claims that black

hole binaries for LIGO gravitational wave might be originated from PBHs. PBHs are a viable candidate

of cold dark matter that does not require to introduce any new elementary particles beyond the Standard

Model (SM). So far, various observations have been used to put constraints on the abundance of PBHs

over a wide range of the mass scales. Here I would like to review constraints on PBHs of asteroid-mass

scales in the range 3.5 × 10－ 17 < MPBH/M⊙ < 4 × 10－ 12 following the recent paper by Montero-

Camacho et al. We focused on three phenomena: (1) optical microlensing, considering the finite source

size and diffractive effects, they discuss the scaling relations between the event rate, mPBH and the event

duration. (2) Dynamical capture of PBHs in stars, a capture rate based on the phase space arguments

has been derived. The disruption of stars by captured PBHs is supposed to be happened, in which

process we can constrain the asteroid-mass PBHs. (3) Destruction of white dwarfs by PBHs. When the

PBHs pass through the white dwarfs but do not get captured, they can ignites carbon fusion on the

WDs. In summary, the window is still open in the sense that all dark matter is made up by such tiny

PBHs.

1 Introduction

In current ΛCDM model, almost 26% of the to-

tal energy density is made of dark matter (DM) in

the Universe. The evidence of DM existence has

been observed directly via the gravitational lens-

ing: the strong lensing by massive galaxy clusters,

the weak lensing of galaxies by galaxies and large-

scale structure and the CMB lensing. There are

several advantages regarding PBHs as a candidate

of DM. First, PBHs do not invoke any new elemen-

tary particles. Second is that PBHs’ properties can

be simply determined by theirs massmPBH and spin

a⋆,PBH. There is no need to add any other param-

eters to interact with the visible matter. Third is

that the PBHs can be bounded at both high-mass

and low-mass ends.

There are several constraints of PBHs on vari-

ous mass range from stellar-mass PBHs to 0.01M⊙.

Generally those constraints are plotted in the

(mPBH, fPBH) plane, where fPBH = ΩPBH/ΩDM is

the fraction of the dark matter in PBHs.

Besides, there is also an asteroid-mass window

for PBH as dark matter, where the mass is too

small for current optical microlensing surveys (≤
4 × 10−12M⊙) but too large for constraints from

Hawking radiation (≥ 5 × 10−17M⊙). Here they

will revisit the constraints in PBHs mass and cor-

rect or strengthen them such as femtolensing and

picolensing of GRBs; microlensing of stars in M31;

the dynamical capture of PBHs by stars including

neutron stars and white dwalfs; and WD survival

from the passing PBHs’ ignition of carbon fusion.

Gamma ray bursts (GRBs) donate a great to

asteroid-mass constraints since of their cosmological

distance (hence large lensing probability) and short

wavelength of electromagnetic radiation (hence the

Einstein radius can exceed the Fresnel radius even
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for low-mass lenses). However, it is not clear

whether fPBH = 1 would be excluded for any value

of mPBH. So there is no range excluded of mPBH

from GRBs.

Here we concentrate on the non-GRB constraints

on the asteroid-mass PBH window.

2 Optical microlensing

Optical microlensing is the principal tool to con-

strain dark compact objects in the planetary to stel-

lar mass range. The early searches such as EROS

observations has ruled out the possibility that PBHs

make up all of the dark matter for those mass range

from 7× 10−8 to 15 M⊙ and MACHO observations

has ruled out the 0.3-30 M⊙ window.

There are challenges constraining the lower

masses since the finite sizes of the source stars be-

come important and the event durations become

very short even if the source is pointlike. There are

two approaches, one is to accept the finite source

size effects and try to get a high precision photom-

etry, which has been done by Kepler ruling out the

mass range from 2 × 10−9 to 10−7 M⊙. The other

is to use high-cadence observations of sources that

are much farther away such as those in M31.

The HSC observations of M31 has constrained the

PBHs mass upper bounds down to 4 × 10−12M⊙,

with the reach of the search at low mPBH set by the

finite source size effects and diffraction effects.

The microlensing event rate per star assuming all

dark matter is in black holes of mass mPBH is

dΓ =
2ρDM (DOL)

mPBH
v⊥P (v⊥|DOL)dDOLdbdv⊥ (1)

where v⊥ is the transverse velocity of the lens

relative to the observer-source line, DOL is the

observer-lens distance and P (v⊥|DOL) is the con-

ditional probability distribution for the transverse

velocity. b is the impact parameter and they con-

sider the maximum of b is zero if an event would not

be detected. I cut out the details of the calculation

here, and show some computed event rate in Figure

1. RS = 0 for point sources in the left column.

They also consider the diffractive effects towards

M31 (right column in Figure 1). The diffraction

limits severely limits the ability for the M31 to

probe the low masses.

And neglecting the details here, we get last ap-

proximation rate from Eq.1.

Γ ≈ 8ρDM (DOL,max)m
4
PBH

15m5
PBH,crit

R4
SDOS

σ2t3min

(2)

Then (1) the rate is steeply falling with more strin-

gent duration cuts, Γ ∝ t−3
min. (2)The rate is steeply

rising with PBH mass, Γ ∝ P 4
PBH. (3) the rate is

steeply falling with source radius, Γ ∝ R−6
S . And

(4) the rate scales with (Amin−1)−5 for small Amin

(due to mPBH,crit scaling, which is not shown here).

The curves in Figure 1 are consistent with the ex-

pectation.

Figure 1: (Montero et al. 2019) Comparisons of dif-

ferent microlensing event rates. The color: magenta

for 10−9M⊙, blue for 10−10, red for 10−11, orange

for 10−12, purple for 10−13.
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According to the rates in Figure 1, a search for

7 hours will not be sensitive to such low masses.

They conclude that M31 microlensing technique is

unlikely to probe to ≪ 10−12M⊙.

3 Dynamical capture of PBHs

in stars

Another potential constraints comes from stars

capturing a PBH by dynamical friction which may

destroy the star. The star may be eaten by accre-

tion onto the black hole, or possibly feedback from

such accretion might disrupt it. Though they ar-

gue that survival of stars does not constrain PBHs,

some stellar destruction events should occur. They

estimate their rate and argue that modeling them

is a promising method to constrain asteroid-mass

PBHs.

The problem of PBH capture is a multi-step pro-

cess. First the PBH passes through the star, loses

energy by dynamical friction, and then is captured

onto a long elliptical orbit. The PBH continues los-

ing energy and lowering its apoastron. Finally the

PBH settles to the star’s center. I skip the mathe-

matical detail of such a process and also the post-

capture dynamics here.

There are two constraints on PBHs arising from

capture in stars: (1) constraint arising from stel-

lar survival which means that observation of a star

implies that it has not captured a PBH or the cap-

tured PBH has not eat the star; (2) constraint aris-

ing from the directly observable signatures of a star

being eaten by a captured PBH.

Considering first situation, the numerical esti-

mate shows that there is only a tiny fraction of stars

would have captured a PBH, even if PBHs make up

all of the dark matter. They conclude that the sur-

vival of stars over a cosmological timescale does not

rule out any mass range of PBHs as a component

of dark matter.

The second one also implies that the destruction

of stars by PBHs is 3-4 orders of magnitude less

than supernovae, which means the expected obser-

vational signature has beyond our model.

4 White dwarf survival

They treat the problem of PBHs transit through

a carbon/oxygen white dwarf and consider the pos-

sibility of ignition the carbon by the passage of a

PBH and the ignition provoking a runaway explo-

sion. There are two ways to constrain PBHs. One

constrains the abundance of PBHs by observation

of WD in a certain mass range. The other looks

for the rate of Type Ia supernova since the passage

of PBH could explode WD with masses lower than

the Chandrasekhar mass. But the second one is not

clear, we only talk about the first constraint.

I also skip the mathematical derivation of the ve-

locity and density profiles and then the minimum

PBH mass for ignition at each situation, finally

the rate of collisions assuming the PBH will pass

through the WD, reach a minimum radius and then

leave the star.

In Figure 2, it shows the minimum required PBH

mass for runaway explosion produced by dynami-

cal friction from the passage of a PBH through a

WD of a given total mass. The mass shell m(r)

where we attempt ignition is considered to get the

smallest minimum PBH mass. And they show a

lower curve with label ”no KH” which stands for

ignoring the Kelvin-Helmholtz instability while the

upper one requiring the burning time shorter than

the KH instability time.

In Figure 3, they show the range of parame-

ter space where ignition can occur. For each WD

range, they consider both requiring and not requir-

ing τburn < τKH . And for T ≥ 1.4× 1010K, carbon

dissociation occurs, in which we can not determine

if the ignition occurs.

To constrain the fraction of PBHs, they calculate
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Figure 2: (Montero et al. 2019) The minimum PBH

mass needed to achieve runaway for specific WD

total mass. The green line shows the model without

considering convection losses by KH instabilities

Figure 3: (Montero et al. 2019) The parameter

space where the ignition occurs.

the rate of collisions between a WD and a PBH,

Γ = 2.65fPBH
ρDM

mPBH

l̃2

vgal
(3)

where they use parameter to the Galactic disk:

vgal = 225km/s and ρDMc2 = 0.4GeV/cm3, and l̃ is

the maximum specific angular momentum leading

to ignition. And in Figure ??, they show the rate

results for each mass range of WD. In all cases, they

found that even the massive WDs can survive for

longer than a Hubble time. The WD constraint

in Milky Way does not exclude fPBH = 1 at any

MPBH.

Figure 4: (Montero et al. 2019) The relationship

between rate and the PBH mass to cause ignition

5 Conclusion

After revisiting the constraints on asteroid-mass

PBHs as a dark matter candidate, none of the mech-

anisms examined can currently exclude PBHs as

dark matter candidates for the mass range from

3.5×10−17M⊙ to 4×10−12M⊙. However, there re-

main significant astrophysical uncertainties in their

calculation. It still requires further studies to con-

strain the asteroid-mass window.
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ボイドの形状進化と潮汐場の系統的調査

簑口 睦美 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

銀河団などの高密度な構造で囲まれた低密度領域であるボイドは、重力理論や宇宙論のプローブとして重要

であり、これまでにも観測的検証への応用が多くなされている。しかし、そのほとんどは大域的な一様等方

性の仮定や、Icke (1984)による、ボイドが球状に成長するという報告に基づく、極めて一般的な解析を行っ

たものが多く、個々のボイドの物理量を決定する要因に関しては未だ統一的な理解が得られていない状況に

ある。

超銀河団スケールの構造であるボイドは、電磁相互作用や、超新星爆発のフィードバックなどの局所的な現

象による効果を比較的受けにくいと考えられる。このため、これらの効果を無視すれば、ボイドの物理量を

決定する要因としては、重力的成長が主であると考えられる。そこで本研究では、潮汐場に対するボイドの

応答性を調べるため、N体シミュレーションを用いて重力場とボイド形状の発展傾向との相関を測定した。

その結果、微小なスケールの密度揺らぎによって瞬間的にボイドの楕円率に潮汐場の情報を持たない大きな

分散が生じ、楕円率分布の統計的有意性を下げている可能性が示唆された。

1 Introduction

現在、我々の宇宙は星や銀河など、豊かな構造に

満ちている。1980 年代に、銀河団を超えるスケール

の構造である宇宙の大規模構造が発見され、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

ボイド領域にも目が向けられるようになった。特に、

ボイドはダークエネルギーが問題となる超銀河団ス

ケールの構造であると同時に、重力以外に相互作用

をするような成分（e.g. 電磁気相互作用をするバリ

オン）による効果が、長距離力である重力の効果よ

りも比較的小さいと考えられる。このため、ボイド

は銀河と比べて純粋に重力的に形成された構造であ

ると考えられ、近年のダークエネルギーやダークマ

ター問題に観測的な示唆を与えることが期待される。

実際、これまでにもボイドを用いた宇宙論パラメー

タへの制限や重力理論の検証が進められている。

一方、このようなボイドを用いた応用的研究の多く

では、密度場の大域的な一様等方性の仮定や、Icke

(1984)による、ボイドが球状に成長するという報告

に基づく、極めて一般的な解析を行っている。この

ような解析では、例えば重力以外の異なる要因で決

定されているボイド同士を同等に扱っている可能性

があり、これは一方にとってはノイズが入っている

状態とみなされるため、理論の制限力や観測事実の

解釈等に多大な影響を及ぼすと考えられる。このた

め、個々のボイドの物理量やその進化傾向、それら

を決定する要因の調査は重要な意味を持つ。

本研究では、個々のボイドの発展傾向を重力的観点

から説明することを目的とし、以下の手順で解析を

行う。まず、ボイドが潮汐力によって歪められると

仮定すると、時間が経つにつれて潮汐力の方向にボ

イドの長軸が向き、その方向にボイドが伸びること

が期待される。これを確かめるために、ボイドと同

じ体積を持つ球上で動径方向重力勾配を計算し、そ

の四重極成分を最大化する方向とボイドの長軸がな

す角の進化傾向を調べる。この角度は、我々の仮定

が正しければ、時間進化に伴って小さくなるはずで

ある。また、ボイドの潮汐力への応答を定量的に見

積もるために、潮汐力の大きさとボイドの形状進化

の間の相関を調べる。

2 Methods

N-body Simulation
本研究では、以下のセットアップによるN体シミュ

レーションを行った。
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表 1: シミュレーションセットアップ
N L (Mpc/h) Ωm0 Ωb0 ΩΛ0 h

5123 500 0.31 0 0.69 0.70

z = 20までの粒子分布は 2次 Lagrange摂動を用い

て生成し、N体計算は赤方偏移 z = 20から行った。

Void identification
z = 0付近の各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（Sutter et al.

(2014)）を用いてボイドを検出した。本研究で用い

るVIDEは ZOBOV（Neyrinck (2008)）によるアル

ゴリズムを用いて、以下のようにボイドを同定して

いる。

1. 粒子の二等分面によって、シミュレーションボッ

クスを Voronoiセル（以下単にセル）に分割す

る。このとき、各セルは粒子をただ一つ含み、セ

ルの体積の逆数を粒子数密度と捉える。

2. Watershed Algorithm と呼ばれる手法により、

セルを小領域（zone）にグループ分けする。こ

の手法は、任意のセルに対し、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. 小領域のうち、それらを隔てる領域の密度（表

層のセルの体積）が低い順に、順次小領域を統

合（グルーピング）していく。VIDEのデフォル

トの設定では、平均密度の 0.2倍に達するまで

この統合操作を行った後、自分を含むようなよ

り大きいグループが存在しないようなものをボ

イドとしている。

Void tracking
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。

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)）。手順 2 によるグループが色
の違いで表されている。

1. 粒子 IDを用い、低赤方偏移側（未来）のボイド

を A、高赤方偏移側（過去）のボイドを Bとし

て、どれだけ粒子を受け渡したかを表す UP =

NA∩B/NA とどれだけ粒子を受けとったかを表

すDP = NA∩B/NB をすべてのボイドのペアに

対して計算する。ただし、Niはボイド iのメン

バー粒子数であり、Ni∩j はボイド iとボイド j

が共有する粒子数である。

2. これら UP とDP を同時に最大化するようなペ

アのみを「追跡可能」なボイドとして抽出する。

これによって、注目する赤方偏移区間中で合体分裂

を経たとしても、その中で”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を一対一対応

で抽出することになる。

なお、合体分裂をしているかの指標として、結果どの

程度の粒子が受け渡されたかを示す粒子保持率PR =√
UP DP を計算する。この値が大きいボイドは合

体分裂をほとんど行っていないと捉えることができ

る。

Definitions
ボイドの特徴を表す物理量の定義は先行研究によっ

て様々あり、適当な定義に関して未だ十分な合意が

得られていないが、本研究では VIDEで算出される

ものを中心に、主に以下の量を用いる。
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• 有効半径
ボイドの体積（シミュレーションでは、ボイド

を構成する volonoiセルの体積の合計）V を用

いて、4πR3/3 = V を満たす R を有効半径と

する。

• 軸の方向
各ボイドのメンバー粒子に対し、重心からの距

離に関して最小二乗法を適用することで、ボイ

ドを 3軸不等楕円体でフィッティングし、その

楕円体の各軸の方向をボイドの軸方向とみなす。

• 楕円率
ボイドを 3軸不等楕円体でフィッティングした

時の軸長 a1 > a2 > a3 を用いて、

e ≡ 1−
√
a2a3
a1

(1)

で定める。定義により楕円率は 0から 1の値を

とる。

また、潮汐場の定義及び計算は以下のように行う。

半径 rの球上における重力場の動径方向成分に対し、

Legendre展開を行う。

F (l)
n (r) = −2l + 1

2

∫ 1

−1

∂Φ(r, θ̂)

∂r
Pl(µ) dµ, (2)

ここで、 nは Legendre展開の極の方向であり、µ =

θ̂ ·nである。ここにおいて、四重極成分を最大化す
る方向を潮汐場の方向と呼ぶことにし、この方向と

ボイドの長軸方向のなす角をここでは単に alignment

と呼ぶ。また、その時の潮汐力の大きさに、潮汐場

の方向とボイド長軸の内積をかけたものを有効潮汐

力と呼ぶことにする。

3 Results & Discussions

まず、ボイドが潮汐力によって歪められる場合、

alignment は時間進化に伴い減少することが期待さ

れるが、すべての追跡可能なボイドに関してこれを

調べると、平均的にむしろ増加していた。しかし、

PR ≥ 0.75の、あまり粒子交換をしていないボイド

に絞ると、減少していることがわかった。これは、粒

子交換によってボイド長軸の方向が背景潮汐場の情

報を失うことを示唆する結果である。

次いで、有効潮汐力とボイドの楕円率進化の相関

を調べた。もしボイドが周囲の潮汐場によって歪め

られるならば、有効潮汐力とボイドの楕円率増加量

との間に正の相関が認められるはずである。ただし、

ボイドが球に近く、進化の過程で長軸方向が大きく

変わるような場合にはその限りではないため、長軸

方向が 45 度以上変わるようなボイドは除いた（な

お、このようなボイドの数は全体の 5%程度であり、

これらを含めても結果は大きく変わらなかった）。

図 2は 1Gyrあたりの楕円率の増加量と有効潮汐力の

相関を、最低粒子保持率の関数としてプロットした

ものである。この図を見ると、粒子交換をあまり行

わないボイドのみの場合、わずかながら期待どおり

重力場とボイドの応答に正の相関が見られるが、粒

子交換するボイドを含めていくと相関が消失するこ

とがわかる。

楕円率の増加量と有効潮汐力の関係について、より

詳しく見ていくと、図 3に示すように粒子交換によっ

て楕円率が大きく増減している事が明らかになった。

特に有効潮汐力が小さい場合に、粒子流入するとボ

イドが歪み、粒子流出した場合にはボイドが丸くな

るという傾向が顕著である。いくつかのボイドを実

際に見てみると、図 4のように粒子が入ってくると

その方向にボイドの境界が伸び、粒子がちぎれて出

て行くとボイドがその方向に縮む傾向が確かに見ら

れる。

これらの結果から、ボイドスケール以下の揺らぎが

ホワイトノイズのように作用して楕円率分布の統計

的有意性を下げている可能性があるが、ミュレーショ

ン解像度や密度場のスムージングスケールに依存す

る可能性もあるため、さらなる検証が必要である。

4 Summary

本研究では、ボイドの物理量及び進化傾向を決定

する主要因を解明する目的で、特にその候補の一つ

である重力場に着目し、N体シミュレーションを用い

てボイドの進化傾向の調査および解釈を試みた。そ

の結果、粒子交換をほとんど行わないボイドに限定
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図 2: 1Gyrあたりの楕円率の増加量と有効潮汐力の相関。
横軸は粒子保持率の下限。影の部分は 95%信頼区間。粒子
交換をあまり行わないボイドのみの場合、わずかながら期
待どおり重力場とボイドの応答に正の相関が見られるが、
粒子交換するボイドを含めていくと相関が消失する。

図 3: 1Gyrあたりの楕円率の増加量に対する有効潮汐力
の数分布。等高線は対数スケールでのボイド数分布、色は
ボイドが進化の前後で受けとった粒子の割合から受け渡し
た粒子の割合を引いたものであり、この値が大きいと周囲
からの粒子流入（合体）、小さいと周囲への粒子流出（分
裂）が起こっていることを示す。

した場合には、ボイドの長軸方向は背景潮汐場の四

重極成分の方向に揃って行く傾向が見られ、さらに、

有効潮汐力とボイドの楕円率増加量の間に正の相関

が認められた。この結果は、潮汐力によってボイド

がゆがめられるという描像を支持する。

一方で、進化を追うことができるボイド全てを含め

た解析ではボイドの長軸と潮汐場の四重極成分の方

向は平均的に離れて行き、有効潮汐力とボイドの楕

図 4: 粒子交換しているボイドの例。z軸方向が潮汐力の
方向であるが、ボイドはそちらの方向に伸びるのではなく、
粒子がくっついた方向に伸び、粒子がちぎれた方向に縮ん
でいる。

円率増加量の間にあった相関も消失した。粒子保有率

を指標としたより詳細な調査により、特に有効潮汐

力が小さな場合において、ボイドより小スケールの

密度揺らぎが瞬間的にボイドの楕円率に潮汐場の情

報を持たない大きな分散を生じさせ、楕円率分布の

統計的有意性を下げている可能性が示唆された。こ

れがシミュレーション特有のものか、物理的な現象

として捉え、モデル化することが可能であるか、今

後検証していきたい。
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ガウス過程を用いた宇宙の大規模構造の復元

吉田 貴一 (名古屋大学大学院　理学研究科)

Abstract

宇宙の進化を記述する現代宇宙論は現在観測されている現象をよく説明することができている。我々が予測

する理論と観測は「パワースペクトル」という統計量を用いて検証を行う。しかし、我々は宇宙を一つしか

観測することができないためそこから生じる誤差 (コズミックバリアンス) を避けることができず、統計量を

扱う限りこの誤差が宇宙論の不定性を決めてしまう。そこで本研究では、統計量に頼らず密度ゆらぎの時間

発展を直接調べることでコズミックバリアンスを超える新たな精密宇宙論を開拓することに着目した。

我々が実際の観測から得られるものは光円錐上の情報のみである。つまり、我々が遠方宇宙を観測するとそ

れだけ「過去」のゆらぎを観測することになる。一方で、何らかの方法で遠方宇宙の「現在」のゆらぎを予

測することができれば、観測量と比較することでゆらぎの時間発展を知ることができる。異なる時刻のゆら

ぎは線形成長因子 Dを介して結びつき、D を知ることで宇宙論のモデルに制限を与えることが可能になる。

本発表では回帰モデルの予測方法の一つである「ガウス過程」を用いてゆらぎの再構築を行い、暗黒物質

の密度パラメータに与えた制限について報告をするとともに、その問題点についても議論する。

1 Introduction

現在、観測機器や技術の発展などにより「精密宇

宙論」という学問は急速に前進した。例えば、宇宙

マイクロ波背景放射 (CMB) の観測は、我々のビッ

グバン理論を支持する重要な証拠にもなった。ま

た、 Planck 衛星による CMBの温度の非等方性や

Sloan Digital Sky Survey (SDSS)による大規模構

造の観測などにより宇宙論における未定パラメータ

などが非常に高い精度で分かってきた。従来、我々が

予言する理論との比較は「パワースペクトル」とい

う分散を用いた評価が行われてきた。図 1は Planck

(2015)による CMB温度ゆらぎの角度パワースペク

トルの観測結果である。lは角度のスケールを示し、

lが小さいほど大きなスケールの情報を示している。

図 1より、大きなスケールにおいて観測の誤差が

大きいことが見てとれる。これは我々が宇宙を一つ

しか観測できないことから生じる原始的な誤差 (コズ

ミックバリアンス)であり、この誤差はパワースペク

トルなどの統計量を扱う限り避けることはできない。

そこで、本研究ではパワースペクトルを用いること

なく宇宙論を決める新たな方法の開発を目指す。そ

の方法としてダークマターの密度ゆらぎ δ(x, t)の時

間発展を用いることができる。我々は光を用いて観

図 1: CMB温度ゆらぎの観測

測を行うため、我々が得ることのできる情報は光円

錐上 δ(x = c(t0 − t), t)に限られる。つまり、遠方宇

宙を観測すればするほど、それだけ過去の宇宙を観

ることになる。一方で、何らかの方法で現在の時刻

の密度ゆらぎ δ(x, t0)を予測することができれば、密

度ゆらぎの線形成長率D(t) = δ(x, t)/δ(x, t0)を調べ

ることができる。

本発表では機械学習の分野で使われる「ガウス過

程」を用いることで線形成長因子Dを推定した。ガ

ウス過程は関数形を仮定することなしに回帰を行う
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ことができるノンパラメトリック回帰モデルの一種

である。

構成は以下のようになっている。まず、第２章では

ガウス過程の基礎について解説を行う。第３章では

問題設定と方法について述べる。第４章でその結果

を議論し、第５章でアルゴリズムの問題点について

言及する。

2 ガウス過程

今、座標 xN = [x1, x2, .....xN ]に対する観測デー

タ δN = [δ1(x1), δ2(x2), .....δN (xN )]があるとする。

ガウス過程とは、観測データ δN の同時分布 P (δN )

が以下の式に従うことである。

P (δN ) = N [δN |0,K(xN ,x′
N )] (1)

ここで、N [δN |m,σ2]は平均m、分散 σ2のガウス分

布を示す。共分散行列K(xN ,x′
N )の各成分はカーネ

ル関数という量で定義され、今回は次の式で与えれ

るガウスカーネルを用いた。

k(xi, xj) = θ0exp(
(xi − xj)

2

2θ21
) (2)

式 (1)より、ガウス過程は座標 xのみの関数である

ことがわかる。これは座標の値が近ければ近いほど

観測データの値も近いことを仮定しており、そのス

ケールなどはカーネル関数のパラメータ θ0, θ1 で決

める。

さて、次に新たな座標 xN+1を用意した時、これに

対応するデータ δN+1(xN+1)の値を予測する。まず、

(1)の定義から、δN+1 = (δN , δN+1)の同時分布は以

下のように書ける。

P (δN+1) = N [δN+1|0,K(xN+1,x
′
N+1)] (3)

(1)を事前分布として用いることで、δN を得た時に

δN+1を得る条件付き確率 P (δN+1|δN ,xN , xN+1)が

次の式により計算できるため、観測したデータから次

の点 δN+1を確率分布として予測することができる。

P (δN+1|δN ,xN , xN+1) =
P (δN+1)

P (δN )
(4)

3 データと方法

ここでは、シミュレーションデータと、異なる時

刻の密度ゆらぎの再構築の方法について議論する。

3.1 シミュレーションデータ

一次元の宇宙をモデルとして考える。次の図はと

ある視線方向の密度ゆらぎのシミュレーションデー

タである。

図 2: 視線方向の密度ゆらぎの様子

ここで、青線は現在の時刻の密度ゆらぎ δtrue(x, t0)

を示す。一方で、赤線は我々が観測することのできる

光円錐上のゆらぎ δobs(x, t)である。観測量 δobs(x, t)

は次の式に従い生成した。

δobs(x, ti) = δtrue(x, t0)D
i
true(Ωm0 = 0.3, ti) (5)

Di
trueは線形成長因子であり、連続関数であるが簡単

のため時間に応じて 16分割した。問題設定は、我々

が δobsのみを知っていると思った時、どのようにし

て δtrue およびDtrue を知るかである。

3.2 ゆらぎの復元方法

簡単のため、上の観測データのはじめの 3つのビ

ンを用いて復元の方法を述べる。次の図で我々の観

測データは赤線の δobs である。
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図 3: 復元の様子

• まず、3つ目の線形成長因子の値D3を任意に決

め、ビンの中の観測量 δobsを 1/D3 倍して復元

する (青線)。

• 次に、1つ目のデータと 3つ目の復元したデー

タを使い、ガウス過程で 2つ目のゆらぎを予測

する (緑線、これを δpred(D3)と呼びその分散を

σ2 とする)

• 観測した 2つ目のデータを 1/D2 倍して次の値

が最小になるD2 を見つける。

χ2(D2, D3) =

δobs
D2

− δpred(D3)

σ2
(6)

• 以上の過程を様々なD3に対して行い、最も χ2

が小さくなる時のD2, D3 を採用する。

このプロセスを D4, D5, ...と続けて行っていくこと

で、密度ゆらぎを復元し、線形成長因子の値を推定

した。

4 結果

次の図は上記で説明したプロセスを使って線形成

長因子の値を推定した結果である。ただし、横軸と

縦軸はそれぞれスケール因子と線形成長因子を表す。

横軸のスケール因子は値が 1に近いほど現在であり、

0 に近いほど過去を表す。また、赤線はシミュレー

ションデータを生成する際に用いた答えの線形成長

因子 Dtrue であり、黒点はガウス過程を用いて予測

した線形成長因子の値である。

図 4: 線形成長因子の推定

予言した線形成長因子を用いて物質の密度パラメータ

Ωm0を推定するとΩm0 = 0.2992±0.0013となった。

Planck (2015) の結果 (TT,TE,EE+lowP+lensing)

によると、密度パラメータの値は Ωm0 = 0.3121 ±
0.0087であるためより精度よく予測ができた。

5 問題点

今回のシミュレーションでは、小スケールのゆら

ぎの成分を消した非常に滑らかなものに離散的な線

形成長因子を作用させることで観測データを作った。

しかし、実際に観測するゆらぎは小スケールも含ん

だランダム性の強いゆらぎであり、線形成長因子は

離散的なものではなく時間に関する連続関数である。

実際、線形成長因子を連続関数として扱った時には

ガウス過程による予測はうまくできなかった。また、

今回は完全な線形理論のみを用いて議論を行ったが

実際の宇宙を考える際には非線形成長も考慮に入れ

る必要がある。このように、現実の宇宙に適応する

にはまだ克服すべき課題は多く残っている。

6 結論

今回の研究では、従来解析に用いられているパワー

スペクトルによる評価が抱える問題点に着目した。そ

の問題とは、パワースペクトルにはコズミックバリ

アンスという避けられない誤差があるため宇宙論パ

ラメータの不定性が決まってしまうというものであ
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る。

そこで新しい宇宙論の解析手法として密度ゆらぎの

時間発展を直接調べることで線形成長因子の推定を

試みた。その方法としてノンパラメトリック回帰モ

デルの一つであるガウス過程を用いることで遠方宇

宙の異なる時刻のゆらぎを予言することを考えた。

その結果、誤差の範囲内で正しく答えの線形成長

因子の値を推定することができた。一方で、現実の

宇宙にこのアルゴリズムを適応するにはまだ課題が

残っており、改良が必要である。今後の計画として

N体シミュレーションなどで非線形効果の影響など

を調べていくことを考えている。
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すばるHSCを用いた弱重力レンズ観測による宇宙論

時 聡志 (東京大学 カブリ数物連携宇宙研究機構M1)

Abstract

本発表は文献 [1]のレビューである。[1]では cosmic shear power spectrumのすばる HSCを用いた tomog-

raphy による観測結果の解析から、ΛCDM モデルにおいて宇宙論パラメータ Ωm と σ8 の値の制限として

S8 = σ8

(
Ωm
0.3

)α
= 0.800+0.029

−0.028 (α = 0.45)、Ωm = 0.162+0.086
−0.044 という強い結果を得ている。さらに nonzero

のニュートリノ質量、wCDM モデル、すなわち ΛCDM を超える宇宙論モデルの場合についても考察して

いる。

1 イントロダクション

遠方銀河から発せられた光の経路は、途中の宇宙

の大規模構造の重力により曲げられ、結果としてそ

の銀河像に歪み効果を引き起こす (cosmic shearと呼

ばれる)。多数の銀河像を統計解析することで、この

cosmic shear 効果を引き出すことができる。cosmic

shear は物質密度パラメータ Ωm と密度揺らぎの振

幅を特徴づける σ8に強く依存し、cosmic shear を観

測することでこれらの宇宙論パラメータに対する制

限を与えることができる。また、重力レンズ効果を

用いることで、自ら光を発さないダークマターの分

布を調べることもできる。

今回レビューする文献 [1]では、すばる HSC(Hyper

Supreme-Cam) による cosmic shearの観測結果の解

析から、ΛCDMモデルにおける σ8 及び Ωm の値に

対して強い制限を与えている。個々の銀河では、固

有の形状の歪みの方が weak lensingによる歪みより

も大きいため、cosmic shear の測定には大量の銀河

を観測して統計を取る必要があり、すばる HSCの広

天域銀河サーベイが威力を発揮する。また、[1]では

weak lensingによる銀河の形状の歪みを複数の red-

shift binに分けて観測する手法である tomography

を用いている。redshift は時間のパラメータとなる

ので、tomography は物質分布の時間発展を追うこ

ともできる観測手法である。本発表では (1)における

cosmic shearの観測手法とその解析手法を概観する。

2 Cosmic Shear

2.1 Cosmic Shear

点源からの光が重力ポテンシャルϕ(x, t)によって曲

げられる時、見かけの位置 (角度ベクトル)θ、lensing

がない場合の本来の位置 βは次のレンズ方程式

β = θ −α(θ) (1)

で結ばれ、ここで Φ は projected gravitational po-

tentialと呼ばれ、

α =
∇θΦ(θ)

c2
(2)

Φ(θ) =
2

DS

∫ DS

0

dDL

ϕ(DLθ
i, DL; t = t0 −DL/c)

DSL

DL
(3)

と書かれる。βと θの間のヤコビ行列は lensingがな

図 1: 重力レンズ

い場合には単位行列になるが、lensingがある場合に

そこからのずれを表す量として、distortion tensorΨij

を
∂βi

∂θj
= δij −Ψij (4)
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と定める。この時 distortion tensorは

Ψij =

(
κ+ γ1 γ2

γ2 κ− γ1

)
(5)

と書くことができ、κを convergence、γ1,2を cosmic

shearという。物理的には convergenceは像の拡大率

を表し、shearは像の楕円的な歪みを表す量である。

観測的には、Shearは銀河の ellipticityと呼ばれる量

から求めることができる。

図 2: convergenceと shearの物理的意味

2.2 Cosmic Shear Power Spectrum

cosmic shearから Eモード、Bモードと呼ばれる

座標に依らない二つのモード

Ẽ(l) = −γ̃1(l) cos(2ϕl)− γ̃2(l) sin(2ϕl) = κ̃(l) (6)

B̃(l) = γ̃1(l) sin(2ϕl)− γ̃2(l) cos(2ϕl) = 0 (7)

が定まる。ここに書いたように Bモードは理想的に

は 0になる。したがって観測が信頼できるかどうか

の指標として用いられる。これらのパワースペクト

ル Cl は二点相関関数から

⟨Ei(l)Ej(l′)⟩ = (2π)2δ2D(l+ l′)CEE,ij
l (8)

のように定まる。ここでは Tomographyを想定して

zの binを考えた。i, j は binのラベルである。BB

モード、EBモードについても同様である。BBモー

ド、EBモードは理想的には 0になるべき量である。

Convergenceκについても同様にパワースペクトラム

Cκκ
l が定まる。[1]においてこれらのパワースペクト

ラムは種々の宇宙論パラメータに依存しており、パ

ワースペクトラムは観測量なのでここから宇宙論パ

ラメータを制限することができる。さらにこの依存

性は宇宙論モデルにも依る。実際の観測領域は有限

なので、

⟨XℓY
∗
ℓ′ ⟩ = Ωskyδ

K
ℓ−ℓ′C

XY
ℓ (9)

によってパワースペクトラムが計算される。Ωsky は

観測領域の面積である。

3 Method

3.1 すばるHSCの優位性

図 3: KiDS-450,DES Y1,HSC Y1の比較

すばる HSCとは 8.2mのすばる望遠鏡に取り付け

られた wide-field imaging cameraであり、他の観測

と比べて銀河の有効密度が圧倒的に、より大きな z

の領域まで観測できることが特徴である。また、画

像の質も非常に良いため、光学系による点源の広が

りを表す PSFも小さいという利点がある。

3.2 Pseudo-Cl Method

実際の shearの観測では、真の shearと観測され

る shearとの間に

γ(obs)(θ) = W (θ)γ(true)(θ) (10)

の関係がある。ここでW はwindow functionで、各

ピクセルのウエイトを与え、観測領域の外または明

るい星が存在する領域では 0である。この window

functionがかかっているために Forurier変換すると

convolutionが生じ、観測されるパワースペクトラム

は真のパワースペクトラムの異なるモードが couple

したものになる。これを考慮すると l の bin bのパ

ワースペクトルは

C(true)
b = M−1

bb′

|ℓ|∈ℓ′b∑
ℓ

Pb′ℓ

(
C

(obs)
ℓ − ⟨Nℓ⟩MC

)
(11)

と書くことができる。M はΩskyとW の Fourier変

換 W̃ に依存する行列で、Pbl =
l2

4π である。⟨Nℓ⟩MC
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はノイズスペクトラムで、[1] では 10000 回のモン

テカルロシミュレーションで推定している。図 4に

shear スペクトラムの３つのモードの観測結果を示

す。期待通り、EBモード、BBモードはおおよそ 0

になっていることが見て取れる。

図 4: [1]における Tomographyによるパワースペク

トラムの観測結果

3.3 Mock Shear CatalogとBlinding

前述の解析手法の妥当性を確認するために、[1]で

は銀河の位置は変えずに ellipticityのみを人口的に変

えた擬似 shearカタログを用意し、それらの解析から

その擬似カタログに対応する宇宙論パラメータが再

現されることを確認している。さらに本解析におい

てもこの擬似カタログを用いたブラインド解析と呼

ばれる手法を採用している。すなわち、真のデータ

に加えて擬似カタログ二つを用意しそれぞれのデー

タを別のチームが解析するが、各チームは自分の解

析するデータがどのデータなのか解析の最後まで知

らされないようにする。これによって先行研究の結

果と比較するなどして生じうる confirmation biasの

発生を避けることができると期待される。

4 Results

4.1 ΛCDMにおける結果

Tomographic power spectra のデータから、

MCMC 法 (Markov Chain Monte Carlo) を用いた

ベイズ推定によって宇宙論パラメータの従う確率分

布を求めた結果が図 5、図 6である。ここから、宇

宙論パラメータの制限として S8 = σ8

(
Ωm

0.3

)α
=

0.800+0.029
−0.028 (α = 0.45)、Ωm = 0.162+0.086

−0.044 を得て

いる。

図 5: Ωm と σ8 の制限

図 6: Ωm と S8 の制限

ベイズ推定におけるパラメータには、宇宙論パラ

メータだけでなく様々な系統誤差のパラメータも含

まれている。具体的には大気や光学系による点源の広

がりを表す PSF、銀河の redsift distribution、近接

する銀河の形状の相関である intrinsic alignment、密

度揺らぎに対するバリオン物理の影響（例えばAGN

や超新星などが密度揺らぎに影響することが知られ

ている）、 z, l の bin の取り方、最後にニュートリ

ノ質量である。（図 5、6の計算ではニュートリノは

masslessとしいる。）

4.2 Beyond ΛCDM

現実にはニュートリノは小さな質量を持つので、そ

の影響も考慮するためニュートリノ質量もパラメー



252

2019年度 第 49回 天文・天体物理若手夏の学校

タとして動かした時の結果が図 7である。図 7では

Planck の観測結果と比較している。[1]での shearだ

図 7: ニュートリノ質量がある時の Planck との比較

けの解析からはニュートリノ質量に対する良い制限

は得られていない。さらに、ダークエネルギーの状

態方程式パラメータ wをパラメータとして動かした

時の結果が図 8である。この時、S8の制限は悪くな

図 8: ニュートリノ質量がある時の Planck との比較

り、w についても良い制限は得られていない。図 8

では Planck による観測結果も同時に示されている

が、HSC、Planck 共にw < −1を支持していると言

える。

5 Discussion

図 5,6,7から分かるように HSCと Planck の観測

には若干のずれがある。σ8 は Planck よりやや大き

く、S8と Ωmはやや大きい。これは解析において考

慮していない何らかの系統誤差の影響である可能性

もあるが、[1]では ΛCDMモデルを仮定して解析し

ているため、wの時間変化や修正重力などの何らか

の ΛCDMを超えた効果の影響である可能性があり、

このずれが有意なものかどうか今後の観測に期待さ

れる。

Reference

C.Hikage et al. (2019), Pub. Ast. Soc. Japan 71, 43
[arXiv: 1809.09148]
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宇宙マイクロ波背景放射とザックス・ヴォルフェ効果

石倉 来実 (新潟大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)とは、全天でほぼ等方的に観測される電磁波である。ビッグバン理論によ

ると、宇宙初期は高温・高密度の電離状態にあり、宇宙膨張とともにその温度は低下する。温度が 3000K程

度まで下がると、宇宙は急速に中性化 (再結合)し、この時に物質との熱平衡から切り離された光子が現在、

CMBとして観測されている。近年、精密な観測により CMBの非等方性の存在が明らかになった。本発表

では、わずかな密度ゆらぎがある場合に生じる CMBの温度ゆらぎ (ザックス・ヴォルフェ効果)について考

察する。そして、ゆらぎの波長が再結合期の宇宙の地平線スケールよりも大きい場合には、重力ポテンシャ

ル差による効果が重要であることを示す。

1 Introduction

1965年、ペンジャスとウィルソンによって初めて

CMBが発見された。その後、1989年に打ち上げら

れた人工衛星 COBEによって、CMBのスペクトル

の精密な測定が行われ、そのスペクトルが非常に高

い精度で絶対温度 2.7K のプランク分布と一致して

いることが分かった。1992年には COBEを用いた

CMBの非等方性の観測により、初めて温度ゆらぎが

発見された。特に、再結合期の地平線スケールより

も大きな角度での非等方性は、宇宙誕生直後の姿を

我々に教えてくれる宇宙の化石であり、このスケー

ルのゆらぎとしてザックス・ヴォルフェ効果がある。

温度ゆらぎの定量的な解析では、パワースペクトル

と呼ばれる統計量が広く用いられている。図 1は温

度ゆらぎの観測結果と理論曲線を示しているが、多

重極モーメントが l < 10のところ、すなわち大きな

角度のところがザックス・ヴォルフェ効果を表して

いる。

本発表では、CMBを質量を持たない光子の集団とみ

なし、その分布関数を無衝突ボルツマン方程式に基

づき考察する。はじめに、一様等方宇宙における厳

密解の導出手順を復習し、併せて分布関数の温度の

正確な意味を確認する。次に、密度ゆらぎに起因す

る計量ゆらぎが温度ゆらぎに影響する様子を紹介す

る。具体的には、曲率定数が 0、かつダスト優勢の宇

宙における計量ゆらぎの式を用いて、光子の分布関

数を求める。温度ゆらぎ (ザックス・ヴォルフェ効果)

は重力項と重力に起因する速度項からなることを示

し、さらに再結合期の地平線よりも大きなスケール

では重力項が、小さなスケールでは速度項が、それ

ぞれ優勢であることを示す。

図 1: CMB温度ゆらぎのパワースペクトル。実線は、

観測をもっとも良く再現する理論曲線 (Bobin et al

2016)

2 無衝突ボルツマン方程式

2.1 光線的測地線

重力以外の影響を受けない電磁波は、光線的測地

線 xa(λ) に沿って伝わる。このとき、光線条件と測

地線方程式はそれぞれ次のようになる。
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※以下、a, b = 0 ∼ 3とする。

ẋa =
dxa(λ)

dλ
(λ :アフィンパラメータ)として　

L =
1

2

3∑
a,b=0

gabẋ
aẋb = 0 :光線条件 (1)

d

dλ

(
∂L

∂ẋa

)
=

∂L

∂xa
:測地線方程式 (2)

2.2 光子の位相空間と分布関数

光子の 4元運動量は、解析力学の一般化運動量の

定義より pa = ∂L
∂ẋa =

∑3
b=0 gabẋ

b とかける。光線条

件 (L = 0)より p0を従属変数とみなせるので、p0, x0

を位相空間から除外すると、光子の物理的な位相空

間は (r,p) = (x1, x2, x3, p1, p2, p3) を座標とする 6

次元空間になる。

時刻 tにおいて，位相体積要素（位相空間上の微小

な体積）drdp = dx1dx2dx3dp1dp2dp3 に含まれる光

子数を δN = f(r,p, t)drdp と表すとき、f(r,p, t)

を光子の分布関数という。

2.3 無衝突ボルツマン方程式

無衝突ボルツマン方程式は、

df(r,p, t)

dλ
=
dt

dλ

∂f

∂t
+

3∑
i=1

(
dxi

dλ

∂f

∂xi
+
dpi
dλ

∂f

∂pi

)
= 0

(3)

となる。これは、光線軌道上において d
dtδN = 0 が

成り立つ (何も起きない)場合の輸送方程式である。

もし L を除く自明でない保存量 σ が見つかれば、

F (σ)を任意関数として, f = F (σ) は特解となる。

df

dλ
=
dσ

dλ

dF (σ)

dσ
= 0 (4)

3 一様等方宇宙におけるCMB

空間的に平坦な一様等方宇宙における計量は、

ds2 = −c2dt2 + a(t)2(dx2 + dy2 + dz2) (5)

で与えられ、a(t)はスケール因子、(x0, x1, x2, x3) =

(ct, x, y, z) である。また、曲率は 0 とする。この

とき、無衝突ボルツマン方程式の特解は f =

F (a2ẋ, a2ẏ, a2ż)となる。光線条件より、C > 0を適

当な定数として σ = Cṫa(t)であれば dσ/dλ = 0が満

たされるので、CMBを表す特解として f = F (σ) =

(eσ − 1)−1 を選ぶ。

ここで、波の位相関数 S が定義できるとき、観測

者の固有時 τ での世界線を xa(τ)として、振動数を

ν = −dS
dτ

= −
3∑
a=0

dxa(τ)

dτ

∂S

∂xa
(6)

で定義する。電磁波に対する幾何光学近似では

∂S

∂xa
=

3∑
b=0

gab
dxb(λ)

dλ
(7)

とかける。これより、光子の振動数は、

ν = −
3∑

a,b=0

gab
dxa(τ)

dτ

dxb(λ)

dλ
= −

3∑
a,b=0

gabu
aẋb

(8)

となる。ua は観測者の 4 元速度である。一様等

方時空内の共同観測者に対する振動数は、ua =

dxa(τ)/dτ = (c, 0, 0, 0)より、ν = c2ṫ となる。

T (a) = a0T0/a(t) , C = hc2/kBT0a0 として σ を ν

で書き換えると、分布関数は

f =

(
exp

(
hν

kBT (a)

)
− 1

)−1

(9)

となる。また、

T (a) =
a0
a(t)

T0 =
(
1 + z(t)

)
T0

とかけ、1 + z(t) = a0/a(t)は赤方偏移因子である。

このとき、分布関数 fを特徴づけるパラメータT0は、

熱力学的な温度の意味を持たない。

4 ダスト優勢宇宙でのゆらぎ

密度揺らぎの存在により一様等方からゆらいでい

る時空上での計量は、ニュートン・ゲージの下で

ds2 =− e2ψN (r)c2dt2 (10)

+ e−2ψN (r)a(t)2(dx2 + dy2 + dz2) (11)
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となる。曲率は 0とし、添字N はニュートン・ゲー

ジを表している。ここで、非相対論的な物質のエネ

ルギー運動量テンソルの形は

T ab = ε
ua

c

ub

c
(12)

となる。速度場を

3∑
a,b=0

gabu
aub =

3∑
a=0

uaua = −c2 (13)

として規格化し、i, j = 1 ∼ 3として Tabの各成分を

次のように表す。
T00 = ρ(t)c2

(
1 + ∆(r, t)

)
T0i = −ρ(t)c

(
1 + ∆(r, t)

)
a(t)vi(r, t)

Tij = ρ(t)
(
1 + ∆(r, t)

)
a(t)2vi(r, t)vj(r, t)

(14)

ここで、密度ゆらぎ∆、速度ゆらぎ vi、計量ゆらぎ

ψ を一次の微小量とすると、アインシュタイン方程

式の線形解は以下のようになる。

ρ(t) = (6πGt2)−1, a(t) = At
2
3（A > 0は積分定数）

∂ψN (r)
∂t = 0（ニュートン・ポテンシャルはψN (r)c2）

∆N (r, t) = c2∇2ψN (r)
4πGρ(t)a(t)2 = 3c2

2A2∇2ψN (r) t
2
3 ∝ a(t)

vN (r, t) =
(
vNi(r, t)

)
= − c2t

a(t)∇ψN (r)

vN (r, t) · vN (r, t) =
(∑3

i,j=1 giju
iuj

)
N

(15)

ニュートン・ゲージにおいて、ダストと共に遅い速

度で運動する観測者の固有時は、座標速度の二乗を

0で近似すると τ ≈ eψN (r)tとなる。ここで、rは観

測者の位置である。a(t) = At
2
3 より、位置 rでの座

標時間 t(r)と固有時間 τ(r)について、次の公式が得

られる。

a(t(r)) = a(τ(r))e−
2
3ψN (r) (16)

5 ザックス・ヴォルフェ効果

ニュートン・ゲージを用いると、測地線方程式よ

り CN > 0 を適当な定数として、保存量は σN =

CNa(t)e
2ψN (r)c2ṫとなる。

ここで、物質に対して静止する観測者を設定し、
(ẋa) = (cṫ, ẋ, ẏ, ż) ≈ cṫ

(
1, −n

a(t)

)
※ n · n =

∑3
i=1(ni)

2 = 1（n：観測する向き）

(ua) =
(
ce−ψN (r), vNi(r,t)

a(t)

)
(17)

として uaを観測者の 4元速度とすると、観測される

振動数は

ν = −
3∑

a,b=0

gabu
aẋb (18)

≈ eψN (r)c2ṫ

(
1 +

n · vN (r, t)

c

)
(19)

とかける。

これより σを ν で書き換える。ここで、(16)式より

τ(r) = τ とし、パラメータ τ ですべての rに共通の

『同時刻』を指定すると、

σN = CNνa(t)e
ψN (r)

(
1 +

n · vN (r, t)

c

)−1

(20)

= CNνa(τ)e
1
3ψN (r)

(
1 +

n · vN (r, τ)

c

)−1

(21)

現在の値を添字 0、再結合時の値を添字 recでそれ

ぞれ表し、観測者の位置を r=0とすると、以下のよ

うな関係式が得られる。

σN = CNν0a0 exp

(
1

3
ψN (0)

)(
1 +

n · vN (0, τ0)

c

)−1

(22)

= CNνrecarec exp

(
1

3
ψN (r)

)(
1 +

n · vN (r, τrec)

c

)−1

(23)

ここで、CMB の温度ゆらぎを T0(n)/Trec =

ν0/νrec で定義すると、

T0(n)

Trec
≈
arec

a0

{
1 +

1

3
(ψN (r)− ψN (0))

−
n

c
· (vN (r, τrec)− vN (0, τ0))

}
(24)

≡
arec

a0

(
1 +

∆T0(n)

T0

)
(25)



257

2019年度 第 49回 天文・天体物理若手夏の学校

(25)式で ∆T0(n)
T0

を定義することにより、

∆T0(n)

T0
=+

1

3
(ψN (r)− ψN (0))

− n

c
· (vN (r, τrec)− vN (0, τ0))

+ 0 (26)

1項目はポテンシャルの差の効果、2項目は速度差の

効果である。3項目はポテンシャルの時間変動の効果

であるが、このモデルでは 0となる。この温度ゆら

ぎがザックス・ヴォルフェ効果である。

6 Discussion

(26)式の重力項と速度項について、再結合期での

値の比較を以下行う。vN の式 ((15)式)より、∣∣∣∣ vNψNc
∣∣∣∣ = ∣∣∣∣ct∇ψNaψN

∣∣∣∣ (27)

である。今、位置 xにおいて波長 Lxのゆらぎ ψN =

ΨN sin
(
ax
Lx

)
を考えると、三角関数をオーダー 1の

量とみなして

∇ψN
∂x

∼ a

Lx
ψN (28)

となる。a(t) = At
2
3 ((15)式)より、宇宙の地平線ス

ケールは LH = c
(
1
a
da
dt

)−1
= 3

2ctとなるので、

∴
∣∣∣∣ vNψNc

∣∣∣∣ = ∣∣∣∣ct∇ψNaψN

∣∣∣∣ ∼ ct

LX
∼ LH
LX

(29)

とかける。これより、波長が再結合期の地平線より

も長いような大角度スケール (1角度以上)のゆらぎ

では、重力項が優勢になることが分かる。ゆらぎの

波長が再結合期の地平線と同程度になると重力項と

速度項が同じオーダーになるが、この場合一般にザッ

クス・ヴォルフェ効果よりも輻射流体の音波効果の

方が優勢になる。このように、ゆらぎの波長が再結

合期の地平線よりも短くなるとザックス・ヴォルフェ

効果以外のゆらぎの効果が大きくなるので、ザック

ス・ヴォルフェ効果が重要になるのは大角度スケー

ルにおいてである。

7 Conclusion

無衝突ボルツマン方程式に基づいて光子の分布関

数を求め、そこからザックス・ヴォルフェ効果が重

力項と重力に起因する速度項からなることが分かっ

た。また、波長が再結合期の地平線よりも長くなる

ような大角度スケールでは重力項が優勢となること

が示された。
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