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0. はじめに： 
膨張宇宙の進化概観 
今後の講義内容の概観 



宇宙１３８億年の歴史 

主に観測的に 
アプローチ 

今回の講義の内容 

Bromm & Larson  
Scientific Americanより 
一部改変 



深宇宙探査 

ハッブル・ウルトラ・ディープ-フィールド 
• 一辺は満月の1/10ほど 
• ハッブル宇宙望遠鏡で１０日ほど観測 
• 銀河が１万個見えている。 



遠く（昔）の銀河の姿 

• ハッブル宇宙望遠鏡で
見たｚ=2-3の銀河 

• 小型で、不規則な形をし
たものが多い 

• これらが合体などしなが
ら現在のような銀河に
なったと思われる。 

Law et al. 2007より 

ハッブル宇宙望遠鏡 
(口径2.4ｍ、1990年打ち上げ) 



Hubble Frontier Fields 

銀河団による重力レンズ効果を用いて、更に遠方(z>6)の銀河の探査も行われている。 

Livermore+2016 



光度関数 

z~8くらいの光度関数まで 
 観測されつつある。 
暗い銀河の個数は 
 ベキ的に増加 



最も遠い天体発見の最高記録→ 
（銀河、クェーサー、ガンマ線バースト） 

見つかっている一番遠くの天体は？ 

赤方偏移ｚの時期の宇宙の 
サイズは現在の1/(1+z) 

遠く 
（昔） 

現在 
ｚ=0 

Tanvir et al. 2009より一部改変 

©NASA/ESA 

活動銀河核： 
特殊な銀河 

特殊な超新星 



最遠方の天体たち 

最遠方クェーサー ULAS J1120 

z=7.08（宇宙誕生後7.7億年） 

太陽の２０億倍の重さのブラックホール 
2012年発見 

最遠方ガンマ線バースト 2009年発見 
ＧＲＢ090423 @z=8.3 (宇宙誕生後６．３億年） 

Tanvir et al. 2009 

最遠銀河：GN z11 
ｚ=11.1(宇宙誕生後4億年) 

Oesch et al. 2016 

© NAOJ 



観測できる最古の光 
宇宙マイクロ波背景放射 (CMB) 
Cosmic Microwave Background Radiation 

• 1965年ペンジアスとウィルソンにより偶然発見。 

       (1978年ノーベル物理学賞)  

• 空のどの方向からも2.725±0.002Kの黒体輻射がやってくる。 



90年代以後、さらに詳細に観測 

平均温度からのずれ（非均一性、ゆらぎ）も見つかる。 
2006年ノーベル物理学賞 COBEチームのマザーとスムート 
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宇宙マイクロ波背景放射からわかること 

•昔の宇宙は熱かった 
•宇宙はほとんど一様等方 
•宇宙の組成  

•宇宙初期の密度揺らぎ 

宇宙誕生後38万年の光 

WMAP衛星 
（米国） 

プランク衛星 
（欧州：現在観測中） 

WMAPウェブサイトより 



過去20年ほどで、十分精度よく決まった。 

宇宙論パラメータ 



膨張宇宙における物質進化 



ビッグバン元素合成（軽元素合成） 

図は現代宇宙論 
（松原2010）より 

4Heの生成 7Liも微量に生成(~10-9) 



重元素の生成量 

• 炭素より重い元素（重元素）はほとんど(~10-15)できない。 
• 質量数8に安定な原子核が存在しないため 
• これらは、その後、星の中で合成される。 

 

 重元素  

Iocco + 2009 



ＷＭＡＰ衛星の観測結果 

Iocco et al. 2009 

Schramm & Turner 1998 

ＣＭＢからηへの制限 

ＣＭＢの観測からバリオンの量が決まる 

η=nb/nγ 



一様宇宙での温度進化 

密度進化 
    ρ∝1/a3 
 

温度進化 
再結合後も、z~200まで 
CMBとCompton 散乱により強結合        

   Tgas=TCMB∝a  
 
以後は断熱的に下がる  

   Tgas∝1/a2 



Ｈ，Ｈｅの再結合 
Ｈの再結合z=1100 
 n=2-1遷移 
  Lyα光子の赤方偏移 
  ２光子放射 
 に伴いゆっくり進む。 
電離度～10-4で凍結 
  trecがtHより長くなる 

Liは最後まで再結合しない 
（Ｈ，Ｈｅの再結合の際に 
放射された光子により電離） 

D+ + H  D + H+反応 



H2の割合 ~10-6 

HD/H2比はD/H比より 
２５倍ほど大 
(fractionation)  

H2
+ チャネル H－ チャネル 

Galli & Palla 2013 



宇宙再電離 
(cosmic reionization) 

 
現在の銀河間ガスは電離している 
=宇宙史のある段階で再電離した 



もし銀河間ガスが中性だったら 

• 銀河間ガスがもし中性ならクェーサーの 
Ｌｙα輝線より波長が短い光は、途中で散乱
されて観測できないはず。 

クェーサー 地球 銀河間ガス 

ライマンα吸収線 



実際のスペクトルは？ 

• 銀河間の雲（ライマンαの森）による吸収のみ 

• 一様に広がったガスからの吸収は見られない 

 
 銀河間ガスは電離している 

© 村上泉 



宇宙再電離はいつ起きたのか？ 

 z<6（宇宙年齢１０億年）の

クェーサーにはこのような吸収
はみられない 
銀河間ガスは既に電離され

ている。 
 z>6のクェーサーには吸収が見
つかっている 
銀河間ガスはまだ電離され
つくしていない。 

 

Becker et al. 2001 



マイクロ波背景放射にも再電離の痕跡 

• 宇宙の平均的な 
再電離時期 z~10
（宇宙年齢５億年） 

 

Fan et al. 2007 

中
性
ガ
ス
の
割
合

 

赤方偏移 



暗黒時代を直接観測する 

Square Kilometer Array 
（オーストラリア、南アフリカ 2012）  Murchison Widefield Array (オーストラリア) 

21ｃｍ線を用いて 
水素原子を観測する。 

Low Frequency Array （オランダなど） 

画像は各観測プロジェクトのウェブページより 



• CMBを背景光とした吸収、
放射として観測 

• 銀河系内外からシンクロト
ロン放射がforeground 

21cm tomography 

Rees 1995  

Zaroubi 2013 



Global IGM evolution and its signal 

TK 

Tg 

TS 

Absorption:  
cosmological 

Abs. & emi.:  
astrophysical 

zreion 

This trough shows  
the strength of Lya flux 

Pritchard & Loeb (2008) 



 
ＩＧＭの 
重元素量 

 

• damped Lyα雲
(DLA)で測定 

• Z>10-3Zsunに汚
染されている 

Wolfe et al. 2005 



より低金属度のガスも一部ある 

Fumagalli et al. 2012 

z>2での重元素量と密度 



種族III星の宇宙論的意義 

 

• 宇宙最初の重元素源 
– 金属欠乏星中の重元素の起源 

 

• 宇宙最初の輻射源 
– 宇宙再電離 z=~6（GP trough）－11（CMB） 

 

• 次世代観測機器での観測への期待 
High-zの銀河、ガンマ線バーストなどにより観測でき
るといいと期待が高まる。 

 



今後の講義の概観 



Tegmark et al. 2004 

密度揺らぎスペクトルも観測 

Cold dark matterモデ

ルでは、小スケールの
揺らぎが大きい 

 
階層的構造形成 
小天体が最初に形成され、
その合体により大天体が形
成（ボトムアップシナリオ） 

スケール （106 光年） 

密
度
揺
ら
ぎ
の
大
き
さ
（現
在
）

 



構造（天体のこと）形成の標準理論 
＝重力不安定説 

時間 

初期の小さい揺らぎ 

重力により高密度の 
ところはますます 
高密度に 

天体が生まれる 

これより密度が高くなると 
宇宙膨張から切り離されて 

自分の重力で集まるようになる。

Loeb 2010より 



• 原子冷却はT>104Kで
のみ有効 

• それ以下では, H2によ
る冷却が重要 

始原ガスの輻射冷却率 

Barkana & Loeb 2001 

始原ガスの輻射過程 

衝突により回転状態 
が励起される 
（第一励起エネルギー 
0.044eV; ５１２Ｋ） 

28μｍ 

光子（赤外線）を出して 

元の状態に戻る 

水素分子（H2） 
回転放射 



光る天体の形成 

• 圧縮すると一般に温度が
上昇する 

• 輻射冷却が効率よく進ま
ないと圧力が増して収縮
できない。 

数密度 ~1-100cm-3 

星形成過程 

２０桁の密度の圧縮  
 

>1020cm-3 

輻射冷却が重要。 

ダークハロー内で星が出来る条件は？ 



最初の光る天体の形成 

 階層的構造形成 

  小天体が最初に形成 

 

 星形成が起こる条件 

  物質が集まってショック加熱した
後（ビリアル化）、さらに収縮して
星になるには輻射冷却が必要 

初代天体 （３sの場合） 
  ｚ～30, M～106Msun, 
    Tvir～3000K 
    H2輻射により冷却 Tegmark et al. 1996 



初代天体（ミニハロー）の誕生   

Yoshida, Abel, Hernquist & Sugiyama (2003) 

600h-1kpc 

ΛCDMモデル 
密度揺らぎから初代天体の形成までシミュレーション 

初代天体 

ヴィリアル温度が 
１０００K以上のハロー 
（初代天体； 
  ~106Msun, z~20-30で誕生） 
 
水素分子の回転遷移により 
冷却、より高密度に 
 
星形成 



原始星が誕生 

•水素分子冷却により 
数密度~104cm-3で、 
質量~1000Msun 

の高密度コアが形成。 
•その中で~1021cm-3の 
原始星が誕生。 
•初期質量~10-2Msun 
 

吉田、大向、  
Hernquist  2008 

~1000Msun 

高密度 
コア 

~1/100Msun 

原始星 

温度進化 



HII領域の成長により、 
降着止まる。 
→初代星は 

 約４０太陽質量 

降着エンベロープの構造 
（密度：コントア、温度：色） 

初代原始星の降着進化 
細川、大向、吉田、Yorke 
（２０１２） 


