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21cm Bispectrumを用いたEoR探査
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Abstract

Recombination 後、中性状態を保っていた水素は、z∼15 で初期天体や銀河からの UV 光によって、再

び電離すると考えられている。この時期のことを再電離期と呼び、観測によると、z∼7 まで続くと予想

されている。 再電離期を探る手段として、中性水素の微細構造由来の 21cm 線があり、その brightness

temperatureが観測量として期待されている。これまでは、brightness temperatureの揺らぎを探る手法

として、その power spectrumが一般的に用いられてきた。 しかし、21cm線の物理にはガウス分布に従

う宇宙論的な揺らぎだけではなく、天体物理由来の非ガウス性な揺らぎも関係してくるので、より高次の

統計量にも着目する必要がある。そこで我々は、21cm bispectrumに注目して計算を行った。

1 Introduction

インフレーションに始まり、ビッグバン元素合成を経て高温、高密度でプラズマ状態だった宇宙は自由

電子が陽子に捉えられ、中性水素が形成された (recombination, z∼ 1100)。これ以降、z∼30までは天体の

存在しない時代が続いていたが、z∼ 30で初期天体の形成が始まり、階層的構造形成が進み、銀河、銀河団

と大規模な構造が形成が進み、現在の宇宙へと至る。 この構造形成の過程の z∼ 15で、再電離期 (Epoch

of Reionization)と呼ばれる時代が始まる。これは、recombination以後、中性状態で存在していた水素が、

星や銀河からの紫外線 (UV）やX線によって、電離が引き起こされる現象であり、z∼ 6まで続いたと考え

られている。

現在、高赤方偏移のクェーサーやガンマ線バースト（GRB）、Lyman-α forestの観測によって、EoR終

期については観測が届きつつあるが、EoR開始時期や、その期間については未だ分かっていない。しかし、

現在、計画が進行中の Square Kilometer Array (SKA)では、z∼ 27まで観測する事が可能となり、EoRに

ついての情報量が飛躍的に増えると期待されている。

再電離終盤を探る方法として、Lyman-α forestが使われている一方で、再電離序盤や中盤には、まだ中

性水素が存在しているので、中性水素の微細構造による 21cm線がこの時期の観測手段として期待されてい

る。観測量としては、brightness temperatureがあるが、これまでは、brightness temperatureの揺らぎを

探る手法として、その power spectrumが一般的に用いられてきた。しかし、brightness temperatureの揺

らぎには、宇宙論から来るガウス統計に従う密度揺らぎの他にも、天体物理学的効果由来の非ガウス性な

揺らぎも含まれているので、power spectrumより高次の統計量にも着目する必要がある。そこで我々は、

21cm bispectrumに注目して計算を行った。

2 Observable

EoRを探る効果的な方法として、中性水素の微細構造由来の 21cm線がある。観測量としては、宇宙マ

イクロ波背景放射（CMB）の温度 TCMB との差で定義される brightness temperatureが式（1）で与えら
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れる。ここで、brightness temperatureは視線方向で計算される量である。
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τν0 は波長 21cmに相当する周波数 ν0（=1.4GHz）での光学的厚さ、TSは中性水素の spin temperatureで

ある。密度揺らぎ δnl、銀河間ガス（IGM）の速度勾配 dvr/drは宇宙論的に決まる物理量であるが、中性

水素率 xHI、spin temperature TSは天体物理学的に決まる量であり、これらの量が EoRの情報を含んでい

る。δTb > 0のとき、CMBに対する輝線として観測され、δTb < 0のときはCMBに対する吸収線として観

測される。spin temperatureは、ガスの力学的温度 TK、Lyman-α色温度 Tα、それぞれの結合定数 xK, xα

を用いて次のように書き表す事ができる。

T−1
S =

T−1
CMB + xαT

−1
α + xKT

−1
K

1 + xα + xK
(2)

すなわち、spin temperatureは中性水素ガスと以下の３つの相互作用によって決定される。

（１）CMB光子との相互作用

（２）Lyman-α光子との相互作用

（３）中性水素同士の衝突による相互作用

（２）、（３）による相互作用が、天体物理学的な効果によるものであり、spin temperatureはこれらの

影響を反映した物理量となっている。本研究では、Mesinger et alによって開発された semi-analyticコー

ドの 21cmFASTを用いて brightness temperatureのmapを作成した。(Mesinger et al. (2011))

3 Bispectrum

Brightness temperatureの Bispectrumの formalismについて考える。CMBの温度揺らぎに対する bis-

pectrumの formalism同様 (Bartolo et al (2004))、brightness temperatureに対する bispectrumは式 (3)

⟨δTb(k1)δTb(k2)δTb(k3)⟩ = δ(k1 + k2 + k3)B(k1,k2,k3) (3)

と表す事が出来る。Bispectrumを計算する際、どのような三角形を考える必要があるが、今回は (1)equilateral

type(正三角形型)と (2)squeezed type（二等辺三角形）の二つを考えた。squeezed typeでは、三角形の一

辺を固定する。固定する辺を kc として、kc = 0.06, 0.6Mpc−1 の二通りで計算を行った。

4 Results

図 1に equilateral typeでの z=10,20,30における bispectrumを示した。また、図 2では z=20での equi-

lateral typeの bispectrumと squeezed typeの bispectrumを比較した結果を示す。図１より、k∼ 0.1Mpc−1

に特徴的なピークが現れることが見て取れる（この特徴が何由来なのかは現在、議論中）。また、図２から

は、large scaleでは equilateral typeの bispectrumが dominantである一方で、small scaleに行くと長波

長側の情報を持つ (kc = 0.06Mpc−1) squeezed typeの bispectrumからの signalが大きくなる事が分かる。
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図 1: z=10,20,30での equilateral typeの bispectrum.z=30(red),z=20(green), z=10.横軸は波数で縦軸は、

bispectrumを power spectrumの 1.5乗で規格化している。
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図 2: z=20 での equilateral type と squeezed type の bispectrum。equilateral(red),kc =

0.6Mpc−1(blue),kc=0.06Mpc−1(green)
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