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概要

ビッグバン理論に基づく膨張宇宙論は，近年の観測技術の飛躍的な進歩によって実証科学へと変貌
を遂げた．Ia型超新星を用いた遠方の宇宙膨張の観測や，WMAP衛星による宇宙背景放射 (CMB)

の観測，銀河分布をトレーサーとする赤方偏移サーベイ等によって，宇宙が加速膨張していること，
さらには宇宙の組成のうち我々がよく知っているバリオンはわずか 4%しか存在せず，残りの 96%

は正体不明のダークマター，ダークエネルギーに支配されていることが明らかとなった．すなわち，
宇宙の組成は精密に決定されたがその正体は依然として深刻な問題として残っており，その正体を
探るためにさらなる詳細な観測が必要とされている．
近年，Sloan Digital Sky Survey (SDSS)という大規模な銀河サーベイから得られた赤方偏移 0.5

以下の明るい銀河 (Luminous Red Galaxies; LRG)の解析によって，バリオン音響振動という構造
が検出された．バリオン音響振動とは，宇宙初期のバリオン・光子混合流体の相互作用によって起
こる音響振動が現在の大規模構造にインプリントされ，再結合期の音速の地平線スケールに銀河の
クラスタリングのピークとして現れるものである．このピークのスケールを “ 標準ものさし”とし
て観測すると，見かけのスケールからダークエネルギーに対して信頼できる制限が可能である。そ
のため，多くの研究グループによってバリオン音響振動を用いた解析がなされ，他の観測と相補的
にダークエネルギーをはじめとする宇宙論パラメータを制限する手法として確立されることとなっ
た．しかしバリオン音響振動はシグナルが弱く，また解析が複雑化することもあり，これらの先行
研究は角度平均した相関関数あるいはパワースペクトルが用いられてきた．これは銀河分布の非等
方性を幾分か無視することに対応し，その分の宇宙論的情報が抜け落ちることになる．
そこで我々は，赤方偏移 0.16から 0.47に存在する 46,760個の SDSS LRGサンプルの非等方相

関関数を用いてクラスタリング解析を行った．非等方相関関数とは，赤方偏移空間における構造の
非等方性を厳密に考慮に入れるために，相関関数の変数を視線方向とそれに垂直な方向の 2変数に
分けて計算したものである．そして我々は，バリオン音響振動の構造，いわゆるバリオンリッジの
シグナルを検出した．これは，LRGサンプルの角度平均された相関関数を用いて既に検出されて
いるバリオンピークの 2次元的構造である．バリオンリッジは共動座標空間においてその形状が既
知であるため (半径が約 150Mpcの円)，赤方偏移変形の効果を銀河の特異速度による効果と幾何学
的な効果に分離することができ，それによってダークエネルギーを含む宇宙論パラメータに制限を
与えることができる．
宇宙モデルの制限において，我々はまず，平坦で宇宙定数を含むコールドダークマター宇宙を仮

定し，求めた LRGの非等方相関関数と対応する解析式を比較することによって，基本的な宇宙論
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パラメータである物質の密度パラメータとバリオンの密度パラメータに対して Ωm = 0.218+0.047
−0.037,

Ωb = 0.047+0.16
−0.16 という制限を与えた．さらに，バリオン密度を固定することによって，ダークエネ

ルギーの密度パラメータと状態方程式に対して ΩDE = 0.770+0.051
−0.040, w = −0.93+0.45

−0.35 という制限を
与えることに成功した．これらの制限は LRGサンプルの非等方相関関数の情報のみから得られた
ものであり，これまでの観測と非常にコンシステントな結果を与えている．最後に，WMAPの 3

年分のデータから得られているCMBのパワースペクトルの結果を組み合わせることによって，さ
らに強い制限を与えた．本研究は，バリオン音響振動の 2次元的構造を実際の観測データに応用し，
その有用性を明らかにした初めての解析である．
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第1章 Introduction

近年の観測技術の飛躍的な進歩によって，宇宙の始まりから現在に到るまでの宇宙の構造と進化
について多くのことが明らかになり，観測的宇宙論は実証科学へと変貌を遂げた．宇宙が膨張して
いるという観測事実は，1920年代にハッブルによって近傍の銀河の観測から発見された．そして，
銀河の後退速度 v と距離 r は

v = cz = H0r　 (1.1)

という有名なハッブルの法則によって関係づけられた．z とH0 はそれぞれ赤方偏移とハッブル定
数である．1990年代後半には 2つのグループが Ia型超新星を用いて遠方の宇宙膨張を観測し，その
結果，宇宙が加速膨張していることが明らかになった (Riess et al., 1998; Perlmutter et al., 1999)．
これにより空間に何らかの斥力を及ぼす機構が必要となり，それがダークエネルギーと呼ばれるよ
うになった．2003年にはWilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP)衛星による宇宙背景
放射 (Cosmic Microwave Background; CMB)の詳細な観測によって，ビッグバンから約 40万年後
の宇宙の情報が高精度で明らかになった (Bennett et al., 2003)．CMBは 1965年にペンジアスと
ウィルソンによって初めて観測され，これによりビッグバン理論が決定づけられることとなり，さ
らに 1989年に打ち上げられたCOsmic Background Explorer (COBE)衛星によって構造形成の種
となるわずかな非等方性を検出することに成功した．WMAPはこれをさらに精密化し，CMBの
温度分布と偏光による宇宙論的解析を目的として打ち上げられた (Spergel et al., 2003)．図 1.1は，
2006年にリリースされたWMAPの 3年目のデータの CMBの全天マップである．

CMBの観測と並んで精密宇宙論に重要な寄与を果たしている観測が，銀河分布をトレーサーと
する大規模構造，すなわち赤方偏移サーベイに代表される銀河サーベイである．赤方偏移サーベイ
は銀河のスペクトルから距離指標として赤方偏移を測定し，銀河分布の 3次元地図を作るのが目
標である．赤方偏移サーベイの最初の重要な成果は，1980年代前半に約 2400個の銀河の地図を作
成した CfAサーベイ (Huchra et al., 1983)である．この銀河の数は現行のサーベイの 10分の 1に
も満たないが，近傍の宇宙の銀河分布の不均一性を明らかにし，さらにはクラスタリングする高密
度領域がフィラメント状の構造を成して存在し，残りの大部分の領域は銀河がほとんど存在しない
空洞領域 (ボイド)を形成しているといった宇宙の大規模構造の存在を指摘した．2000年に入ると，
Two-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS; Colless et al., 2001)や Sloan Digital Sky

Survey (SDSS; York et al., 2000)と呼ばれる大規模なサーベイが行われ，銀河分布の情報を用い
た宇宙論的解析が活発に行われた (例えば， Peacock et al., 2001; Percival et al., 2001; Tegmark

et al., 2004a; Pope et al., 2004)．2dFサーベイは既に観測が終了しており，図 1.2が最終的に得ら
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図 1.1: WMAPの3年間のデータから得られた温度ゆらぎの全天地図 (http://lambda.gsfc.nasa.gov/

より転載)．5バンドでの地図が組み合わされており，銀河成分は除かれている．

れた銀河カタログである．さらに，上述の Ia型超新星やWMAP，あるいは銀河団のナンバーカウ
ントや重力レンズ効果など独立な観測を組み合わせることによって，宇宙の組成や幾何学的構造が
数パーセントの誤差で精密に決定された (Tegmark et al., 2004; Seljak et al., 2005; Spergel et al.,

2007)．
その結果，宇宙の組成のうち我々がよく知っている物質すなわちバリオン成分は約 4%しか存在

せず，残りの 96% は正体不明のダークマター，ダークエネルギーに支配されてることが明らかと
なった．結局のところ，宇宙の組成は精密に決定されたが，その正体は依然として深刻な問題とし
て残っており，その正体を探るステップとしてダークエネルギーの状態方程式

w(z) = pDE/ρDE (1.2)

に制限を加えるという研究が精力的になされている．ダークエネルギーの正体が宇宙定数である場
合，wの値は定数で −1 となるため，w = −1 と w 6= −1 では物理的解釈が大きく変わってくる．
故に，状態方程式の制限は非常に慎重に行う必要がある．宇宙の観測においては測定に付随する系
統誤差を完全に引き去ることは不可能であるため，異なる系統誤差を持つ独立な観測データのそれ
ぞれに対して解析を行い，結果の信頼性を上げていくことが重要である．さらに，観測データは有
限であるため，1つの観測データをあらゆる方法で解析して整合性をチェックすることも，ダーク
エネルギーのような未知のエネルギーの性質を調べる際には重要である．

2005年には Eisenstein et al. (2005)によって，SDSSサーベイによる赤方偏移 0.5以下の明るく
赤い銀河 (Luminous Red Galaxy; LRG)の 2点相関関数を用いてバリオン音響振動という構造が
検出された (図 1.3). 3章で説明するが，バリオン音響振動とは，宇宙初期のバリオンの重力と光子
の圧力の平衡によってCMBの温度ゆらぎパワースペクトルに見られる音響振動が，現在の大規模
構造の中にインプリントされ，再結合期の音の地平線スケールに銀河のクラスタリングのピークと
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図 1.2: 2dFサーベイによって明らかになった宇宙の大規模構造 (Colless et al., 2003)．1つ 1つの
点が銀河を表している．

して現れるものである．バリオン音響振動のスケールを精度良く観測すると w に対して信頼でき
る制限が可能であるため，近年注目を浴びている．その後，多くの研究グループによってバリオン
音響振動を用いた解析がなされ，CMBや Ia型超新星，弱い重力レンズ等と相補的にダークエネル
ギーをはじめとする宇宙論パラメータを制限する手法として確立されることとなった．ダークエネ
ルギーは赤方偏移 1付近から構造形成に強く寄与し始めるため，現在，大口径の望遠鏡を使って大
規模な赤方偏移サーベイを行い，バリオン音響振動を高精度で検出し，そしてダークエネルギーの
状態方程式に制限を加えるという計画が世界中でなされている．
しかしバリオン音響振動はシグナルが弱く，解析が複雑化することもあり，バリオン音響振動に

着目したこれらの先行研究は全て，角度平均した 1変数相関関数 ξ(s)，あるいは角度平均した 1変
数パワースペクトル P (k) が用いられてきた．ここで s と k は赤方偏移空間における距離と波数
である．これは，大規模構造の非等方性を幾分か無視することに対応し，その分の宇宙論的情報
が抜け落ちることになる．その情報の 1つに，構造の幾何学的変形というものが挙げられる (3.4

節)．Alcock & Paczyński (1979)は，高赤方編移宇宙における赤方偏移空間の非等方性の観測に
よって，幾何学的変形から宇宙定数に制限が加えられることを提唱した．彼らの先駆的な研究を受
けて，赤方偏移サーベイにおける相関関数とパワースペクトルを用いるとダークエネルギーに関す
るパラメータに制限を加えることができるということが，それぞれMatsubara & Suto (1996)と
Ballinger et al. (1996)によって理論的に指摘された．そして近年，バリオン音響振動の非等方性を
直接用いてダークエネルギーに制限を与える方法が，パワースペクトル (Hu & Haiman, 2003; Seo

& Eisenstein, 2003; Glazebrook & Blake, 2005)と相関関数 (Matsubara, 2004)の両方に対して提
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図 1.3: SDSSサーベイの LRGサンプルの相関関数に検出されたバリオン音響振動のピーク (Eisen-

stein et al., 2005)．実線は理論曲線であり，異なる物質の密度 (Ωmh2)の値が仮定されている．内
側の図は，バリオンピークのスケールを拡大して表示している．

唱された．これらの手法は，波数及び距離を，視線方向とそれに垂直な方向の 2変数関数として計
算するもので，それぞれ非等方パワースペクトル，非等方相関関数と呼ぶことにする．観測的には，
このような統計量は従来の 1変数の統計量に比べてノイズが大きくなる．図 1.3から明らかなよう
に，大規模構造におけるバリオン振動のシグナルは，現行のサーベイでは 1変数統計量でさえ非常
に弱い．そのため，バリオン振動の非等方性を直接扱う方法は，非常に広いサーベイ体積を必要と
する (Eisenstein et al., 1998; Matsubara & Szalay, 2001)．Peacock et al. (2001)やHawkins et al.

(2003)は，2dFサーベイの銀河分布の非等方相関関数を計算し，大スケールにおける高密度領域へ
の一様な銀河の運動 (Kaiser効果，3.3節)を検出した．しかし彼らは，サンプル体積が小さいため
にバリオン振動スケールよりずっと小スケールの情報のみを用い，幾何学的変形の効果は考慮しな
かった．一方で，Hoyle et al. (2002)やOutram et al. (2004)は，2dFクエーサーサンプルの相関
関数によって幾何学的変形を考慮して宇宙定数に制限を加えたが，依然としてバリオン振動スケー
ルより小さいスケールに着目していたため，Kaiser効果との縮退は解けなかった．
本論文では，これまでのバリオン振動を用いた先行研究を大きく拡張し，2変数相関関数，いわ

ゆる非等方相関関数をバリオン振動スケールを超える大スケールまで計算することを行う．観測



17

データとしては，SDSS LRGの分光サンプルを用いる．そして，構造の非等方性を厳密に取り入
れ，ダークエネルギーを含む宇宙論パラメータに制限を与えることを行う．

論文の構成
本論文の構成は以下の通りである．2章では観測的宇宙論と構造形成論の基礎について簡単にレ

ビューを行う．2.1節ではまず，アインシュタイン方程式から出発して宇宙論の基礎方程式である
フリードマン方程式を導き，宇宙の構造や組成，幾何学等を表す宇宙論パラメータを導入する．そ
して 2.2節では，重力不安定理論に基づいて宇宙の構造形成理論を線形理論によって解説する．ま
た，2.3節では弱非線形領域まで有効な高次の摂動論についても議論する．

3章では，観測データから宇宙論的情報を引き出すために必要となる，理論的バックグラウンド
について解説する．まず，宇宙の構造を定量化するための統計量として，相関関数，パワースペク
トルといった 2点統計量を 3.1節で導入する．冒頭で述べたバリオン音響振動が質量パワースペク
トルに与える宇宙論依存性についてもここで解説する．銀河サーベイを取り扱う際には常に深刻な
問題となる，ダークマターとの間の銀河バイアスという概念については 3.2節で導入する．3.3節
では赤方偏移空間における銀河分布の変形について，相関関数を中心に議論する．ダーエネルギー
への依存性を持つために最近注目されている宇宙論的な構造に対する幾何学的な変形については，
3.4節で解説する．

4章では，我々が観測データとして用いる SDSSについて説明する．まず 4.1節で SDSSの望遠
鏡やサーベイに関して簡単に概観した後，4.2節と 4.3節において SDSSの銀河サンプルのターゲッ
トセレクションについて述べる．

5章で SDSSの非等方相関関数から得られる宇宙論パラメータへの制限を行う．5.1節で，我々と
同じ SDSSの LRGサンプルを用いた先行研究，及び非等方相関関数を用いた先行研究を紹介する．
5.2節では我々が実際に用いた LRGサンプルについて説明する．5.3節で観測された LRGサンプ
ルの非等方相関関数を計算し，5.4節においてその統計エラーを評価する．そして，対応する非等
方相関関数の理論的公式を 5.5節で簡単に解説する．最後に 5.6節で，これまでに求めた非等方相
関関数とその共分散行列，そして対応する理論モデルを用いて χ2統計量を計算する．そして，物
質の密度パラメータやバリオンの密度パラメータといった基本的な宇宙論パラメータや，ダークエ
ネルギーの状態方程式などへの制限を行う．非等方相関数をWMAPから得られているCMBのパ
ワースペクトルのデータと組み合わせた場合に得られる制限についても紹介する．
最後に 6章で，最終的な議論とまとめ，そして将来の展望について述べる．
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第2章 Standard Model of Structure

Formation

2.1 Friedmann–Lemaitre Models

2.1.1 Einstein Equations

宇宙の構造，及びその進化は一般相対性理論によって定量的に記述できる．その基礎方程式であ
るアインシュタイン方程式は，時空の曲率とエネルギーを関係づける式であり,

Rµν − 1
2
Rgµν + Λgµν = 8πGTµν (2.1)

と表される (例えば， Weinberg, 1972). 左辺の Λ は宇宙定数で, Rµν , Rはそれぞれリッチテンソ
ル, スカラー曲率である．式 (2.1)は非線形連立方程式であり，実際に方程式を解く際は何らかの対
称性を課すことによって簡単化することになる．
通常我々は，「宇宙は一様かつ等方である」という宇宙原理を要請する．小さいスケールで見ると

宇宙は非一様かつ非等方であるが，2dFGRSや SDSSのような大規模な銀河カタログから，超銀河
団スケール (∼ 100Mpc)を超える大スケールにおいては宇宙は一様であることが示されている．一
方で，COBEやWMAP による宇宙背景放射の観測から宇宙は等方であることが明らかになってい
るので，宇宙原理は観測的に確かに成立している．一様性と等方性を満たす最も一般的な計量は，
ロバートソン–ウォーカー計量と呼ばれるもので，

ds2 = −c2dt2 + a2(t)
[

dr2

1 − Kr2
+ r2(dθ2 + sin2 θdφ2)

]
(2.2)

と表される．a(t) は空間の膨張・収縮を表すスケール因子で，現在の時刻 t0 で規格化する (a0 = 1)．
K は宇宙の曲率を表しており，K < 0, K = 0, K > 0 のとき，それぞれ開いた宇宙，平坦な宇宙、
閉じた宇宙という．
いま，宇宙の一様等方性を課しているため，宇宙を満たしている物質は完全流体であるとえるこ

とができる．そのような流体のエネルギー運動量テンソルは，

Tµν = diag(ρ, p, p, p) (2.3)

と書くことができる．ρ はエネルギー密度, p は圧力に相当する. R-W 計量 (2.2) と式 (2.3)から,
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アインシュタイン方程式 (2.1)の時間成分と空間成分はそれぞれ次の 2つの方程式となる：(
ȧ

a

)2

=
8πG

3c2
ρ − c2K

a2
+

c2Λ
3

(2.4)

ä

a
= −4πG

3c2
(ρ + 3p) +

c2Λ
3

(2.5)

また, 保存則∇µTµ
ν = 0 から,

ρ̇ = −3
ȧ

a
(ρ + p) (2.6)

ただし, 式 (2.4) ∼ (2.6)で独立な式は 2つである．方程式を閉じさせるために，もう 1つ独立な式
として，流体の圧力と密度を関係づける状態方程式 p = p(ρ) を用いる．状態方程式の形は, 慣習
にしたがい p = wρ と書くことにする．w は一般には赤方偏移 z の関数であるが, 相対論的粒子の
場合は w = 1/3 で宇宙膨張に対して ρ ∝ a−4 で減衰し, 非相対論的粒子の場合は w = 0 すなわち
ρ ∝ a−3 となる．そして宇宙定数の場合はw = −1 であり，エネルギー密度は宇宙膨張に対して一
定となる.

2.1.2 The Cosmological Parameters

ここで，本論文中に現れる宇宙論パラメータについてまとめておく．

H(t) ≡ ȧ

a
: ハッブルパラメータ (2.7)

Ωi(t) ≡
ρi

ρcr
≡ 8πGρi

3c2H2
: 物質，バリオン，CDM，輻射の密度パラメータ (i = m, b, c, r) (2.8)

ΩΛ(t) ≡ c2Λ
3H2

: スケールされた宇宙定数 (2.9)

ΩK(t) ≡ c2K

a2H2
: 曲率パラメータ　 (2.10)

ρcr(t) は時刻 t における臨界密度である．非相対論的物質のそれぞれのエネルギー密度の関係は，
ρm = ρc + ρb となっている. 現在の時刻における上記の宇宙論パラメータの表記に関しては，ハッ
ブルパラメータについては添字 0をつけてハッブル定数H0 と表し，それ以外のパラメータについ
ては単に変数 t を省略して書くことにする．また，ハッブル定数をH0 = 100 h km/s/Mpc と規格
化する h も以降で用いる．宇宙定数を一般化してダークエネルギーを考え，w 6= −1 かつ時間変化
する w = w(t) と考えると，式 (2.9)は，

ΩDE(z) =
8πG

3c2H2(z)
exp

(
3

∫ z

0

1 + w

1 + z
dz

)
=

H 2
0

H2(z)
exp

(
3

∫ z

0

1 + w

1 + z
dz

)
ΩDE (2.11)

w(z) ≡ pDE

ρDE
(2.12)

と表される．ここで変数 t の代わりにすぐ後の 2.1.4節で定義する赤方偏移を用いた．本論文中で
は，ダークエネルギーは表記が無い限り宇宙定数を仮定し，ダークエネルギーと書いた場合は状態
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方程式は w = constant 6= −1 であるとする．後者の場合は，式 (2.12)は

ΩDE(z) =
H2

0

H2(z)
(1 + z)3(1+w)ΩDE (2.13)

と書くことができる．
宇宙論パラメータを用いてフリードマン方程式を書き直すと，

ΩK(t) = Ωm(t) + ΩΛ(t) − 1 ≡ Ωtot(t) − 1 (2.14)

という有用な関係式が得られる．

2.1.3 Expansion Law of the Universe

さて, 宇宙に存在する物質を非相対論的成分と相対論的成分に分けてフリードマン方程式を書き
下すと，

ȧ2 = H2
0

(
Ωm

a
+

Ωr

a2
+ ΩΛa2 − ΩK

)
(2.15)

となる．過去にさかのぼり，輻射成分と物質成分が等しかった時期を等密度時 teq と呼ぶことにす
ると, このときのスケール因子の値 aeq は，

aeq =
ρr0

ρm0
=

Ωr

Ωm
= 4.17 × 10−5(Ωmh2)−1 (2.16)

と表すことができる.

最後に, 代表的な宇宙モデルに対するフリードマン方程式 (2.15)の解をまとめておく：

• Einstein - de Sitter モデル (Ωtot = 1, ΩΛ = 0)

a(t) =
(

3H0

2
t

)2/3

(2.17)

• 宇宙定数のない開いたモデル (Ωtot < 1, ΩΛ = 0)

a(t) =
Ωm

2(1 − Ωm)
(cosh θ − 1), H0t =

Ωm

2(1 − Ωm)3/2
(sinh θ − θ) (2.18)

• 正の宇宙定数をもつ開いたモデル (Ωtot < 1, ΩΛ = 1 − Ωm)

a(t) =
(

Ωm

1 − Ωm

)1/3 [
sinh

3
√

1 − Ωm

2
H0t

]2/3

(2.19)
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2.1.4 Distance-Redshift Relation

宇宙論的観測において直接的な距離指標となるのは，赤方偏移である．遠方の天体から放射され
た電磁波は，宇宙膨張によって引き延ばされて観測者のところで届く．その引き延ばされた度合い
を表すのが赤方偏移であり，λe を天体が放出したときの波長，λo を観測した波長とすると次のよ
うに定義される：

1 + z ≡ λ0 − λe

λe
=

1
a(te)

. (2.20)

後ろの等式はスケール因子との関係を表している．
膨張宇宙において，距離の測定は一意的ではない．まず，宇宙膨張に対して値が不変となるよう

にはられた共動座標系における距離，すなわち共動距離を考える．現在における実際の測地的距離
dx を導入し，r まで積分すると，

x =
∫ r

0

dr√
1 − Kr2

(2.21)

と得られる．赤方偏移 z で天体から放出される光はヌル測地線 ds = 0 に沿ってやってくるので，
共動距離 x(z) は

x =
∫ t0

t

cdt

a(t)
= c

∫ 1

0

da

a2H(a)
= c

∫ z

0

dz

H(z)
(2.22)

と表される．その他の重要な距離と赤方偏移の関係を示しておく．式 (2.21)は，曲率が正，ゼロ，
負に対してそれぞれ初等的に積分することができ，積分した関数を r(z) = SK [x(z)] と書く．する
と，天体の光度に基づいて定義した光度距離 dL(z)，および天体のサイズに基づいて定義した角径
距離 dA(z) はそれぞれ，

dA(z) = (1 + z)−1r(z) = (1 + z)−1SK [x(z)], (2.23)

dL(z) = (1 + z)r(z) = (1 + z)SK [x(z)] (2.24)

と表すことができる．
時刻 t において，ある点がそれまでに受けることのできる情報の範囲は有限である．この宇宙の

情報の範囲の境界のことを粒子的地平線，あるいは単に地平線と呼ぶ．これは共動距離にして,

LH(t) =
∫ LH

0
dx =

∫ t

0

cdt

a(t)
= c

∫ a

0

da

a2H(a)
(2.25)

となる.

2.2 Gravitational Instability Theory

現在最も標準的に採用されている重力不安定説によると，宇宙初期に存在した微小な密度の揺ら
ぎが，重力によって成長し，そして現在の構造が形成されたと考えられている．本説では，線形摂
動論に従って密度ゆらぎの発展を概観する．
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2.2.1 Jeans Instability

宇宙の構造形成を調べるには，厳密には全宇宙を相対論的に取り扱う必要があるが，ここでは簡
単な近似として宇宙に存在する物質を非相対論的な流体 (p ¿ ρ)であると考える．また，式を簡単
にするために本節ではエネルギー密度 ρ の代わりに質量密度 % ≡ ρ/c2 を用いる．背景時空として，
相対論的一様等方宇宙を用いる．これは地平線スケールよりも十分小さなスケールの揺らぎに対し
ては良い近似となっており，構造形成の大部分の性質はこの近似の範囲内で十分議論できる．
まず，膨張時空の座標系である共動座標系における流体力学を考えると，基礎方程式である連続

の式, オイラー方程式, ポアソン方程式はそれぞれ,

δ̇ +
1
a
∇ · [(1 + δ)v] = 0 (2.26)

v̇ +
1
a
(v · ∇)v +

ȧ

a
v = −∇p

%a
− 1

a
∇φ (2.27)

∆φ = 4πG%̄a2δ (2.28)

と書くことができる. 共動座標系における位置 x , 特異速度 v , 密度ゆらぎ δ(t,x) , および重力ポ
テンシャル φ(t,x) は対応する物理的な座標系における量と以下のような関係にある：

x = r/a(t) (2.29)

v = aẋ (2.30)

δ(t, r) = %(t, r)/%̄(t) − 1 (2.31)

φ = Φ +
1
2
aä|x|2. (2.32)

また，∇は共動座標系における空間微分である．
ゆらぎが十分小さい場合 (δ(t,x), |v| ¿ 1)，すなわち線形近似の元で式 (2.26), (2.27)を線形化す

ると,

δ̇ +
1
a
∇ · v = 0 (2.33)

v̇ +
ȧ

a
v = −c2

s

a
∇δ − 1

a
∇φ (2.34)

となる. ここで, c2
s ≡ (∂p/∂%) は音速である.

波数空間での密度ゆらぎの振る舞い δ̂(k)を考える．流体の方程式をフーリエ変換してまとめる
と, δ̂ に対する時間発展の方程式

¨̂
δ + 2

ȧ

a
˙̂
δ +

(
c2
sk

2

a2
− 4πG%̄

)
δ̂ = 0 (2.35)

が得られる. 密度ゆらぎが成長する解を持つためには, 式 (2.35) の第 3項が負でなければならない.

これは， 宇宙膨張に引きずられながらではあるが重力が圧力に打ち勝って収縮していく状況であ
る. この条件を式で書くと,

λ ≡ 2π

k
> λJ ≡ 2πa

kj
= cs

√
π

G%̄
(2.36)
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図 2.1: 重力不安定性の模式図．重力が圧力に打ち勝つと，ゆらぎは成長する．

となる. 臨界値の λJ はジーンズ長とよばれる. 逆に λ < λJ の場合は, 圧力が大きいために重力を
押し返してしまい, 密度ゆらぎは振動する．

2.2.2 The Growth of Density Perturbation

ここでは, 式 (2.35) の長波長極限の場合

¨̂
δ + 2

ȧ

a
˙̂
δ − 4πG%̄δ̂ = 0 (2.37)

の具体的な解を, いくつかの宇宙モデルの場合についてまとめておく. 式 (2.37) は時間についての
2階微分方程式であるから, 2 つの独立な解が存在するが, 一つは時間的に増大する解D+ で, もう
一方は時間的に減衰する解D− である. 一般解はこの重ね合わせであるが, 宇宙論的スケールで考
えて一般解をD(t) = D+ + D− ≈ D+ と書くことにし, 線形成長率と呼ぶことにする. こうして,

式 (2.37) を解くと線形成長率に対する表式が得られる. これを赤方偏移の関数として表すと,

D(z) =
5Ω0H

2
0

2
H(z)

∫ ∞

z

1 + w

H3(w)
dw (2.38)

となる．
代表的な宇宙モデルの場合の解を, 以下にまとめておく.

• Einstein - de Sitter モデル (Ωm = 1, ΩΛ = 0)

D(z) ∝ 1
1 + z

(2.39)
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図 2.2: 代表的な宇宙モデルに対する線形理論によるゆらぎの成長率．

• 宇宙定数のない開いたモデル (Ωm < 1, ΩΛ = 0)

D(z) ∝ 1 +
3
x

+ 3

√
1 + x

x3
ln

(√
1 + x −

√
x
)
, x ≡ 1 − Ωm

Ωm(1 + z)
(2.40)

• 正の宇宙定数をもつ平坦なモデル (Ωm < 1, ΩΛ = 1 − Ωm)

D(z) ∝
√

1 +
2
x3

∫ x

0

(
u

2 + u3

)3/2

du, x ≡ 21/3(Ω−1
m − 1)1/3

1 + z
(2.41)

一般の場合には，次の近似式が有効である：

D(z) =
5Ωm(z)
2(1 + z)

1

Ω4/7
m (z) − ΩΛ + [1 + Ωm(z)/2][1 + ΩΛ(z)/70]

(2.42)

この近似式は，Ωm(z), ΩΛ(z) の非常に広い範囲に渡って良い近似を与える．もちろん，これらの
近似式が適用できるのはダークエネルギーの状態方程式がw = −1，すなわち宇宙定数の場合のみ
である．より一般にw 6= 1 のダークエネルギーΩDE(z) を考える場合は，流体の方程式を直接，数
値的に解く必要がある．図 2.2に代表的な宇宙モデルに対する線形成長率を示しておく．
このように，物質優勢期ではダークマターのゆらぎは時間とともに単調に成長する．次に輻射優

勢期の場合を考える．式 (2.37)からわかるように，ダークマターのゆらぎの成長に必要な時間は
オーダーで (G%m)−1/2 程度であるが，一方で放射優勢期の宇宙膨張の時間スケールは %r ≡ ρr/c2

と定義すると (G%r)−1/2 である．すなわち放射優勢期においてダークマターのゆらぎは成長するこ
とができなくなる．以下で式を使って調べてみる．
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放射優勢期では，音速は cs ' c/
√

3，すなわちジーンズ長が地平線サイズになる．式 (2.37)の解
のうち成長モードは，

δ ∝ 1 +
3
2

%m

%r
= 1 +

3
2

a

aeq
(2.43)

となり，確かに地平線以下のスケールではΩm は一定，すなわち成長することができない．これを
メスザロス効果と呼ぶ．

2.2.3 Peculiar Velocity Field

後述する線形赤方偏移変形の理論で重要となる, 速度場の振る舞いを調べておく. 特異速度を, 勾
配成分 (vG)と回転成分 (vC)に分けると,

v = vG + vC (2.44)

と書ける. スカラーポテンシャルを ψ, ベクトルポテンシャルをA とすると,

vG = ∇ψ, vC = ∇ × A (2.45)

と表せるので, 線形化したオイラー方程式 (2.34)は

∂avG

∂t
= −∇φ,

∂avC

∂t
= 0 (2.46)

となる. 式 (2.46)の第 2式から, 速度の回転成分は宇宙膨張に対して vC ∝ a−1 と減衰する.

前節で議論した表式 δ(x, t) ∝ D(t) を, 線形化した連続の式 (2.33) に代入すると,

fδ + ∇ · v = 0 (2.47)

と表される. ここで f は無次元化した成長モードの線形成長率で,

f ≡ 1
H

d lnD

dt
=

d lnD

d ln a
(2.48)

と定義される. 標準的な物質優勢の宇宙では, f の Ωm(z) のベキによる解析的な近似式が求められ
ている (Peebles, 1980))：

f(Ωm(z)) ≈ Ω0.6
m (z) (2.49)

また, 宇宙項が存在する場合の近似式も Lahav et al. (1991) によって求められており,

f(Ωm(z),ΩΛ(z)) ≈ Ω0.6
m (z) +

ΩΛ(z)
70

(
1 +

Ωm(z)
2

)
(2.50)

と表される. f は, Ωm(z) に主に依存し, ΩΛ(z) への依存性は非常に小さいことがわかる. 特異速度
に関しては, 後の 3.3節でさらに議論する.
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2.2.4 Acoustic Oscillations

式 (2.35) の短波長極限，すなわちジーンズ長より小さなスケールのゆらぎの振る舞いを調べる．
方程式は，

¨̂
δ + 2

ȧ

a
˙̂
δ +

c2
sk

2

a2
δ̂ = 0 (2.51)

となる．ゆらぎの時間変化が速く，宇宙膨張が無視できる場合は直ちに振動解 δ̂ ∝ exp (icskt/a) が
得られる．実際には宇宙膨張の項が粘性として働き，解は振動しながら減衰していく．断熱近似を
用いて，その効果を調べる．解を δ̂ = A(t)eiB(t) とおいて式 (2.51)に代入し，振幅の時間変化のス
ケールは振動の時間スケールよりずっと長いものとすると，

δ̂(t) ∝ 1√
cs(t)a(t)

exp
(

ik

∫ t

cs
dt

a

)
(2.52)

という表式が得られる．

2.3 Nonlinear Structure Formation

宇宙初期においては密度ゆらぎは 1より十分小さいため，前説のように線形理論によって一般論
を展開することが可能である．しかし時間が経つにつれてゆらぎが進化し，その大きさが 1付近に
なると線形理論が破綻し，小スケールから順に非線形領域に入っていく．ゆらぎの非線形成長は解
析的な取り扱いが難しく一般論を展開するのが不可能であるため，何らかの近似の元での議論が必
要となる．以下では，非線形性を扱ういくつかの近似法を解説する．摂動論による非線形構造形成
に関しては，Bernardeau et al. (2002)による包括的なレビューが存在する．

2.3.1 Spherical Model

まず，ある質量を持つ球対称な物質の非線形成長を考える (Peebles, 1980)．これは銀河や銀河団
のような天体が宇宙膨張から切り離れて形成する最も簡単なモデルである．このモデルでは宇宙は
ある点を中心に球対称となり，物質は圧力ゼロの理想流体となる．実際のゆらぎの分布は球対称で
はないが，非線形成長の大まかな振る舞いを調べるには有効である．
時刻 t における質量M の球殻の半径を r(t) とすると，その運動方程式は

d2r

dt2
= −GM

r2
(2.53)

となる．膨張宇宙における球殻の運動を考えると，その球殻は初期条件として外向きの速度を持つ．
この方程式は初等的に積分可能であり，t → ∞ で収縮する解は，θ を媒介変数として

r = A2(1 − cos θ), t =
A3

√
GM

(θ − sin θ) (2.54)
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と表される．A は積分定数である．簡単のためアインシュタイン–ド・ジッター宇宙を考えると，

δ(t) =
9
2

(θ − sin θ)2

(1 − cos θ)3
− 1 (2.55)

が得られる．
球殻が宇宙膨張を振り切って実際に収縮を開始する時刻と球殻の半径は，式 (2.54)から，

rturn = 2A2, tturn =
πA2

√
GM

, θturn = π (2.56)

となる．この時刻における密度ゆらぎは，初期条件A や質量M に無関係な一定：

δturn =
9π2

16
− 1 ' 4.55 ⇐⇒ δL(tturn) =

3
20

(6π)2/3 ' 1.06 (2.57)

をとる．δL(tturn) はその時刻における線形ゆらぎの値である．
一方で，球殻が崩壊する時刻と半径は，

rcoll = 0, tcoll =
2πA2

√
GM

, θcoll = 2π (2.58)

で与えられ，密度ゆらぎは無限大に発散する．しかし実際の宇宙においては，無視している圧力の
効果や速度分散によって発散することはない．そこでより現実的に，球殻が収縮後ただちにビリア
ル平衡に達して，有限の半径を持つ天体が形成されると近似する．ビリアル定理 2Kvir + Uvir = 0

を用いると (Kvir, Uvir は天体の運動エネルギーとポテンシャルエネルギー)，ビリアル半径は rvir =

rturnvir/2 = A2 で与えられる．これを形成される天体の半径とみなし，宇宙膨張から切り離された
ものと考えると，その密度ゆらぎは一定値：

δvir = 18π2 − 1 ' 177 ⇐⇒ δL(tcoll) =
3(12π)2/3

20
' 1.69 (2.59)

をとる．δL(tcoll) は対応する線形ゆらぎの値である．

2.3.2 Zel’dovich Approximation

前小節では球対称の分布という非常に限られたモデルについて議論したが，ここでは Zel’dovich

(1970)によって定式化された，より実際の宇宙に近い非線形成長の近似法 (ゼルドビッチ近似; ZA)

について述べる．ZAでは，これまでのオイラー的な視点ではなくラグランジュ視点，すなわち密
度場や速度場のダイナミクスではなく，物質の運動そのものを変数として流体素片の軌跡を追う視
点に立って議論する．ラグランジュ摂動論では，初期の粒子の位置 q を最終的なオイラー座標にお
ける位置 x へマッピングする変位場をΨ(q) とすると，

x(q, t) = q + Ψ(q, t)　 (2.60)
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と表すことができる．粒子の軌跡 x の運動方程式は，

ẍ + H(t)ẋ = −∇φ (2.61)

となり，発散をとると，

J(q, t)∇ ·
[
Ψ̈ + H(t)Ψ̇

]
=

3
2
Ωm(t)H2(t)(J − 1) (2.62)

となる．ここで質量保存の関係 ρ̄(1 + δ(x))d3x = ρ̄d3q を用いた．すなわち J はヤコビアンで，

1 + δ(x) =
1

Det (δij + Ψi,j)
≡ 1

J(q, t)
(2.63)

式 (2.62)の∇ は，∇i = (δij + Ψi,j)−1∇qj を用いてラグランジュ微分∇q に書き換えることができ
る．最終的に，Ψ(q) に対する非線形方程式は線形解の周りで展開することによって摂動論的に解
くことになる．
式 (2.62)の線形解は，

∇q · Ψ(1) = −D1(t)δ(q) (2.64)

と表せる．式 (2.64)の解によって線形次での変位，すなわちローカルな運動が完全に決まる．

2.3.3 Second-order Lagrangian Perturbation Theory

ZAから次数を 1つ上げ，2次のラグランジュ摂動論 (2LPT)を考える．式 (2.62)の 2次まで考慮
した解は，ZAの解に潮汐場による効果，すなわち非局所的な補正を加えることになるため，近似
が著しく良くなる：

∇q · Ψ(2) =
1
2
D2(t)

∑
ı6=j

(Ψ(1)
i,i Ψ(1)

j,j − Ψ(1)
i,j Ψ(1)

j,i ). (2.65)

D2(t) は 2次のゆらぎの成長率で，0.01 ≤ Ωm ≤ 1, ΩΛ = 1 − Ωm に対して近似的に

D2(t) ≈ −3
7
D2

1(5)Ω−1/143
m (2.66)

と表される．変位場Ψ(q, t) の q 依存する部分をラグランジアン・ポテンシャルと定義すると，式
(2.60)の位置及び速度は，

x = q − D1∇qφ
(1) + D2∇qφ

(2) (2.67)

v = −D1f1aH∇qφ
(1) + D2f2aH∇qφ

(2) (2.68)

と書ける．ポテンシャル φ(1),φ(2) は，ポアソン方程式を満たす：

∇2
qφ

(1)(q) = δ(q) (2.69)

∇2
qφ

(2)(q) =
∑
i>j

[
φ

(1)
,ii (q)φ(1)

,jj (q) − (φ(1)
,ij (q))2

]
. (2.70)

φ(2) = 0 とおけば，前小節の ZAの結果を再現する．
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第3章 Cosmological Implications from

Galaxy Distributions

3.1 Two Point Statistics of Density Fluctuation

本章では，銀河サーベイによって観測される銀河分布からどのような宇宙論的情報が引き出せる
かを調べる．宇宙の大域的な構造を定量化するには，何らかの統計量が必要となる．そのため，本
節ではまず宇宙論において最も基本的な統計量である 2点相関関数及びそのフーリエ変換であるパ
ワースペクトルを導入する.

3.1.1 True Density Field of the Universe

考えているスケールにおけるクラスタリングの大きさを測る直接的な量として，ある 2点におけ
る密度ゆらぎ (式 2.31)の積をアンサンブル平均したものを相関関数と呼び，

ξ(r12) ≡ 〈δ(r1)δ(r2)〉 (3.1)

と書く．アンサンブル平均は，理論的要請から仮想的に無限個の宇宙を考えてその間でなされるが，
実際の観測においてはエルゴード仮説に基づいて空間平均に置き換えられる．また，宇宙は平均的
に一様等方であるから相関関数は距離 r12 ≡ |r1−r2|のみの関数となる. 式 (3.1)を密度場で表すと，

〈ρ(r1)ρ(r2)〉 = ρ̂2[1 + ξ(r12)] (3.2)

となり，相関関数が考えているスケールにおけるランダム分布からのずれを表していることがわ
かる．
相関関数は密度ゆらぎを実空間で見た統計量であるが, これをフーリエ変換したものもよく用い

られる. 密度ゆらぎのフーリエ変換 δ̂(k) を考えると，フーリエ空間での相関は

〈δ̂(k1)δ̂(k2)〉 =
∫

e−ik1·r1−ik2·r2ξ(r12)d3r1d
3r2 ≡ (2π)3δD(k1 + k2)P (k1) (3.3)

となる. ここで P (k) がパワースペクトルと呼ばれる統計量で, 相関関数とフーリエ変換の関係に
ある：

P (k) =
∫

eik·rξ(r)d3r = 4π

∫
r2dr

sin(kr)
kr

ξ(r) (3.4)

ξ(r) =
∫

e−ik·rP (k)d3k/(2π)3 =
∫

k2dk

2π2

sin(kr)
kr

P (k). (3.5)
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フーリエ空間の相関に現れる 3次元デルタ関数 δD(k1 + k2) は統計的一様性，すなわち並進不変性
によるものであり，P (k) が波数ベクトルの絶対値にしかよらないことは等方性からきている.

3.1.2 Observed Density Field of the Universe

前小節では理論的に求められる密度ゆらぎから相関関数を定義した. 密度ゆらぎは連続的な場の
量であるが，観測量である銀河の空間分布は離散的な点の分布となっているため，相関関数につい
てこれらの関係を知る必要がある．実際の観測量を考える際には, 観測可能領域は有限であるとい
う事実から, エルゴード仮説よりもさらに狭い仮定であるフェアサンプル仮説を要請する必要があ
る (Peebles, 1980)．観測体積が十分に大きければ，十分離れた領域は独立な事象であると考え，ま
た一様等方性も成立し，空間平均は統計平均で置き換えることができる.

ここで銀河分布の相関関数を定義する. ある微小体積 δVi と, そこから距離 rij だけ離れた微小体
積 δVj の両方に銀河を見つける確率 δPij を考える．もし分布が完全に一様でランダムなポアソン
分布をしているならば, 銀河の平均数密度を n̄ として,

δPij = n̄2δViδVj (3.6)

で与えられる. 実際の銀河はクラスタリングしているため, 確率分布はこの形からずれることにな
り，そのずれを考慮したときの確率は

δPij = n̄2δViδVj [1 + ξg(rij)] (3.7)

と書くことができる. ξg(r) は距離 r におけるポアソン分布からのずれを表す量で, これが銀河の相
関関数である. 密度分布の相関関数と区別するために添字 g がつけてある. n̄2 のファクターがつい
てあることからもわかるように, ξg(r)は無次元量である. ξg(r) > 0 のとき, ある銀河のまわりの
距離 r のスケールでは平均的にランダムな場合に期待されるよりも多い数の銀河が存在する. 逆に
−1 ≤ ξg(r) < 0 の場合, より少ない銀河しか存在しない.

ξg(r) と ξ(r) を関係づけるために, まず空間を微小体積 δVi に分割して, その中心の座標を ri と
し, δVi 中にある銀河の数をmiとする. 体積の小さい極限をとると, mi = 0または 1 となる. 分布
が統計的に一様な場合, 空間的に平均した数密度は一定で, 〈mi〉 = n̄δVi である. ここで i 番目と j

番目のセルに同時に銀河が入る確率 δPij を考える場合, 式 (3.7)で表される．この確率は, 離散的
な量mi, mj を用いても表すことができ,

δPij = 〈mimj〉 (3.8)

と書ける. 場所 ri における微小体積 δVi の中に銀河が入る確率は niδVi であるが, 数密度 ni がそ
の点での密度ゆらぎ ρ(ri) に比例する, すなわち

δPi = niδVi ∝ ρ(ri)δVi (3.9)
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と仮定すると, これはmi, mj が連続的な場である密度ゆらぎの値を離散的に表現しているもので
あると言うことができる．今は簡単のために銀河と密度場の間のバイアス (3.2節)は無視している．
式 (3.9) の質量密度と銀河の数密度の比を α とおくと, ni = αρi , n̄ = αρ̄ となる.

ここで前述のフェアサンプル仮説によって空間平均を統計平均で置き換えると, ρi が与えられた
ときのmi の統計平均は 〈mi|ρi〉 = αρiδVi となり, 式 (3.8) の平均はこの条件付き平均をさらに密
度分布で統計平均をとったものになる. すなわち,

〈mimj〉 =

 〈〈mi|ρi〉〈mj |ρj〉〉 = α2〈ρiρj〉δViδVj (i 6= j)

〈mi〉 = 〈mi|ρi〉 = α〈ρi〉δVi = αρ̄δVi (i = j)
(3.10)

ただし, i = j のときmi = m2
i (= 0 or 1) となることを用いた. したがって, 式 (3.7) は

δPij = n̄2δViVj

[
〈ρiρj〉

ρ̄2
+

(
1

n̄δVi
− 〈ρiρj〉

ρ̄2

)
δij

]
(3.11)

となる. ここで δVi, δVj → 0 の極限をとると, クロネッカーデルタは δij/δVi → δD(ri − rj) とディ
ラックのデルタ関数で書くことができ,

ξg(r12) = ξ(r12) +
1
n̄

δD(ri − rj) (3.12)

という簡単な関係式が得られる. こうして，密度ゆらぎの相関関数と銀河の相関関数の関係には,

原点においてデルタ関数が余分に付け加わることがわかった. この項はショットノイズ項と呼ばれ,

ある銀河から 0 の距離に銀河が存在する確率 (すなわち自分自身を見つける確率) は 1であるとい
うことを反映している. また, サーベイの外側の領域では密度関数が 0になるため, ショットノイズ
は無限大に発散する.

式 (3.12)によると, ポアソンモデルにおいては観測によって相関関数を見積もる際, ショットノイ
ズの寄与はすべての銀河の, 自分とのペアを引けば良いことがわかる. ただし, 実際には銀河と密度
分布の間には強いバイアスがかかっているし, また赤方偏移サーベイの場合では, 後述する赤方偏
移変形も入ってくる.

3.1.3 Power Spectrum of Dark Matter

宇宙初期 t = tinit におけるゆらぎのスペクトルをPinit と書くことにする．初期ゆらぎは，ある特
別なスケールで特異な振る舞いをするとは考えにくいので，通常ベキ型のスペクトルが仮定される：

Pinit(k) = Ainitk
ns . (3.13)

ns をスペクトル指数と呼ぶ．ここで，初期ゆらぎは宇宙の地平線スケールに対応する質量ゆらぎは
普遍的に同じ大きさであるべきであると考えると，ns = 1 が導かれる．これは提唱者の名前を取っ
てハリソン・ゼルドビッチスペクトルと呼ばれている (Harrison, 1970; Zel’dovich , 1972)．この要
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請は，当初は銀河形成の観点から導かれたものであるが，多くのインフレーションモデルがns ' 1

という値を支持している．
地平線スケールより長波長のゆらぎは，時間がたっても初期のハリソン・ゼルドビッチスペクト

ルの形を保つと考えられるが，短波長のゆらぎはそのスケールに応じて重力進化や圧力，散逸過程
といった様々な物理的効果によって変形を受けることになる．線形理論ではゆらぎの進化は波数 k

ごとに独立であるので，その変形を k の関数として遷移関数 T (k, t) と呼ぶ．すると，時刻 t にお
けるパワースペクトルは

P (k, t) = Pinit(k)T 2(k, t)
D2(t)

D2(tinit)
(3.14)

と表される．遷移関数の形がわかれば, 初期スペクトル (式 (3.13))から物質優勢期の間に宇宙の構
造がどのように変化したかがわかることになる.

最後に, 密度ゆらぎパワースペクトルの振幅を決めるパラメータを定義する．あるウィンドウ関
数W (x;R)によって平均化した密度コントラストを考える：

δR(x, t) ≡
∫

dyδ(y, t)W (x − y; R)

=
∫

d3k

(2π)3
δ̂(k, t)Ŵ (k; R)eix·k (3.15)

R はスムージング長である. Ŵ はW のフーリエ変換であり, 良く用いられるトップハット型の関
数の場合は以下のように表される：

W (x; R) =

 3/(4πR3) |x| < R

0 |x| > R
(3.16)

Ŵ (k; R) =
3

k3R3
[sin (kR) − kR cos (kR)]. (3.17)

式 (3.15)から，空間の任意の点にランダムに置かれた半径R の球で平均化された質量ゆらぎは，

σ2(R, t) = 〈|δR(x, t)|2〉 =
1

(2π)3

∫
P (k, t)Ŵ (k; R)d3k (3.18)

と表される．ゆらぎの振幅を特徴づけるパラメータとして，σ8 ≡ σ(R = 8h−1Mpc, z = 0) という
値がよく用いられている．この値が決まれば P (k, z = 0) の値が決まるので，任意の時刻における
スペクトルは P (k, z) = P (k, z = 0)[D(z)/D(z = 0)]2 と計算できる．

3.1.4 Cosmological Dependence

ここで，質量パワースペクトルの形状への宇宙論依存性をまとめておく．重要なパラメータは，
質量の密度に対応する Ωmh, バリオンと質量の比 Ωb/Ωm, ハッブル定数 h, スペクトル指数 ns, そ
してパワースペクトルの振幅 σ8 である．
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Ωmh は，物質と放射の等密度時における地平線の大きさを決定する．2.2.2節で議論したように，
放射優勢期においては地平線半径より短波長のゆらぎは成長できないため，遷移関数 T (k) は地平
線半径に対応する波数 kH(teq) を境に大きく折れ曲がる．遷移関数の物質優勢期以後における漸近
形は，

T (k) =

 1 (k ¿ kH(teq))

k−2 (k À kH(teq))
(3.19)

となる．kH(teq) への Ωmh の依存性は，

kH(teq) = a(teq)H(teq) = 0.102Ωmh (h−1Mpc)−1 (3.20)

と表され，構造形成にとって決定的に重要なスケールを与える．
図 3.1の左側に，パワースペクトルと相関関数へのΩmh の依存性を図示した．Ωmh を大きくす

ると，パワースペクトルの折れ曲がりを小スケールにシフトさせる．この図は振幅を σ8 = 1 で固
定しているため，大スケールのパワースペクトルが小さくなる．それに伴って，大スケールにおけ
る相関関数の値も小さくなる．
宇宙初期において，バリオンと光子は強く相互作用し，混合流体として存在している．そのため

バリオンの重力と光子のもつ圧力が平衡状態となり，音波モードとしてゆらぎが小スケールで振動
することになる (2.2.4節)．それが図中のパワースペクトルの振動に現れている．この振動は周期的
であることから，それをフーリエ変換した相関関数においてはバリオン音響振動は単一のピークと
なって現れる．そのためこれをバリオンピークと呼ぶ．そして，バリオンと光子の相互作用はビッ
グバンから約 40万年後の再結合期において途切れるため，振動のスケールは再結合期における音
地平線スケールに対応する．このスケール ds(arec)は，式 (2.25)の c を音速 cs に変えて，

ds(arec) '
1√

Ωmh2

∫ arec

0

cs

a + aeq
(3.21)

と表される．ここで宇宙初期のためにダークエネルギーの寄与は無視した．混合流体の音速は，
p = pr, ρ = ρr + ρb を用いて，

c2
s =

c2

3
1

1 + 3ρb/4ρr
(3.22)

と表される．光子の温度は観測から非常に精度良く決まっているため，3ρb/4ρr = 3.0×104Ωbh
2/(1+

z) と表すことができる．標準的な宇宙モデルでは，式 (3.21)は

ds(arec) ≈ 144.4
(

Ωmh2

0.14

)−0.252 (
Ωbh

2

0.024

)−0.083

(3.23)

となる (Hu, 2004)．式 (3.23)の依存性から，図に示したとおりΩmh の値を大きくするとバリオン
ピークの位置は小スケール側にシフトする．式 (3.21)や式 (3.23)は，h−1Mpc ではなくMpcの単
位で記述されていることに注意する．



36 第 3章 Cosmological Implications from Galaxy Distributions

バリオンの物質に対する割合Ωb/Ωm の主な効果は光子と電子の間に働く粘性による減衰である．
これはシルク減衰と呼ばれ，数 h−1Mpc 以下のスケールのゆらぎを消してしまう効果がある．そ
のため，σ8 を固定した場合，Ωb/Ωm を大きくすると大スケールのパワーが大きくなる．また，こ
の比が大きいとパワースペクトルにおける振動が大きくなり，相関関数におけるバリオンピークの
振幅もそれに伴って大きくなる．Ωb/Ωm の値の依存性は，図 3.1の左から 2番目に示されている．
ピークの位置のわずかなシフトは，バリオンの量を変えることによって音速が変わることによるも
のである．

h のパワースペクトルへの効果は，図からは分かりにくいがバリオン音響振動の位相ががシフト
している．これは，物質の密度Ωmh2 の代わりにΩmh を固定していることによる．さらにΩb/Ωm

を固定しているため，Ωmh2 ∝ h, Ωbh
2 ∝ h という依存性になっている．相関関数はこれを足し上

げるので，パワースペクトルよりは h の依存性は幾分か顕著である．ns は 3.1.3節で既に見たとお
り，その定義からパワースペクトルの全体の形状を傾かせる効果がある．等密度時の地平線半径や
バリオンピークといった物理スケールは変化させないため，広いスケールに渡って観測しないと依
存性は弱い．σ8 はパワースペクトルの正規化であるため，単にその形状を上下させるだけである．
パワースペクトル及び相関関数の計算に必要となる遷移関数は，Eisenstein & Hu (1998)による

フィッティング公式を用いた．この公式は，T (k) バリオンからの寄与 Tb(k) とコールドダークマ
ターからの寄与 Tc(k) に分けて，

T (k) =
Ωb

Ω0
Tb(k) +

Ωc

Ω0
Tc(k) (3.24)

と表されている．フィッティング関数はやや式が長いため，付録Aに示しておく．A.1がバリオン
音響振動を含んだ公式である．また，彼らの公式には振動成分だけを取り除いた no-wiggle近似の
公式も挙げられている．これも解析において必要となるため，A.2に示しておく．そして，バリオ
ンの成分を含んだパワースペクトル及び相関関数の，no-wiggle近似との比較を図 3.2に示す．

3.2 Galaxy Biasing

ダークマターの存在はいくつもの観測から確実視されており, 1章でも述べたとおりダークマター
が宇宙の大半の物質を占めているというシナリオも標準宇宙論の基礎となっている. しかし我々が
観測するものは光っている物質, すなわち星, 銀河, あるいは銀河団といった構造である. もし, 銀
河が物質のバイアスのかかっていないトレーサーであったとすれば, δg = δ となる. しかし，観測
された銀河分布に対して，異なる性質 (例えば絶対光度)をもつ銀河が異なる振幅の相関関数をも
つことがわかっているため，銀河バイアスが存在することも確実視されている．
バイアスに対する最も簡単なモデルは, 銀河の数密度ゆらぎ δg がその場所に存在する質量密度 δ

に対して定数倍のファクター, すなわち線形バイアスによってバイアスされている場合である：

δg = bδ (3.25)
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図 3.1: (上)共動空間でのパワースペクトルと (下)相関関数の形状における宇宙論依存性．それぞ
れの図の 5本の線のうち，黒の実線は基本的なパラメータの Ωmh = 0.2, Ωb/Ωm = 0.15, h = 0.7,

ns = 1 を仮定しており，黒の破線は負の値を折り返してプロットしている．赤色の細い線は図中の
値を仮定し，他のパラメータを上の基本的な値に止めてプロットしている．振幅は σ8 = 1 で固定
してある．

このモデルによると, 少なくとも特定の領域では銀河相関関数 ξg(r12) = 〈δg(r1)δg(r2)〉 と物質の相
関関数 ξ(r12) = 〈δ(r1)δ(r2)〉 は, 定数因子だけ振幅が強まることになる：

ξg(r12) = b2ξ(r12) (3.26)

したがって, 観測される相関は実際のものと振幅が異なることになり，その影響は質量パワースペ
クトルの振幅 σ8 と完全に縮退することになる．
今のところ, バイアスの形がどうであるかはわかっていないが，バイアスの非線形性やスケール

依存性，あるいばバイアスの進化など様々なアイデアがなされており，現在活発に研究されている
課題である.

バイアスは 2点統計量を扱う上では直接的な観測量ではないので1,観測量に近いβ(z) ≡ f(z)/b(z)

13点相関関数など高次相関を考えれば観測量として現れる.
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図 3.2: 通常のバリオン振動入りの遷移関数と no-wiggle近似を用いた場合の統計量の比較．(左)相
関関数，(右)パワースペクトル．宇宙モデルは，Ωmh = 0.2, Ωb/Ωm = 0.3, h = 0.7, σ8 = 1, ns = 1

を仮定している．バリオンの寄与を目立たせるために，Ωb の値を標準より大きくしてある．相関
関数の破線は，ξ < 0 の値を折り返してプロットしている．

という量を定義しておく. 連続の式 (2.47)に代入すると，

βδg + ∇ · v = 0 (3.27)

という銀河の数密度ゆらぎの対応する式が得られる．式 (2.49)を用いると, しばしば用いられる関
係式，

β =
f(Ω0)

b
≈ Ω0.6

b
(3.28)

が得られる．
物質の特異速度が回転なしで, かつ銀河に速度バイアスがなければ，銀河の特異速度も線形領域

では回転なしとなる. このとき, 式 (3.28) によって銀河の特異速度 vg は現在の密度ゆらぎと次の
関係にあることがわかる：

vg = v = −β∇∇−2δg (3.29)

∇−2 は逆ラプラシアンである. 式 (3.29)の関係が正しいとすると, β の測定は結局, 銀河の特異速
度と密度の測定に他ならない.
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3.3 Redshift-space Distortions

3.3.1 Introduction

1章の冒頭で述べたように, 後退速度 czはハッブルの法則 cz = H0rから, スペクトルの赤方偏移
z を測定することによって得られる. しかし, 銀河は宇宙の一様膨張に対して固有速度 vg を持つた
め，赤方偏移から測定される距離は実際の距離からずれて観測されることになる．前者を赤方偏移
距離と呼んで s と表し，実距離 r と区別することにする．これらの関係は，x̂3 を視線方向の単位
ベクトルとすると，

s(r) = r +
x̂3

H0
[vg(r) · x̂3 − vobs · x̂3] (3.30)

と表すことができる. x̂3 は観測者から銀河の方向の単位ベクトルで, vobs , vg はそれぞれ観測者と
銀河の特異速度である. こうして赤方偏移空間においては, 銀河の特異速度によって視線方向に実
空間の位置とのズレが引き起こされることになる. この変位が赤方偏移変形とよばれるもので, 後
述の幾何学的変形と区別するために, 力学的変形と呼ばれることもある.

図 3.3に，赤方偏移変形が起こる模式図を示した．左側が実空間における構造，すなわち実際の
構造の形を表している．右側は，赤方偏移空間，すなわち赤方偏移から見積もった距離によって観
測される構造である．大スケールでは, 平均よりも質量が大きい領域へ構造は一様に落ち込むため，
視線方向に押し潰されて観測される. この効果は提唱者にちなんでKaiser効果と呼ばれる (Kaiser,

1987)．一方，小スケールにおいては, 構造は大きな速度分散をもつため，ランダムな運動によって
赤方偏移空間では視線方向に大きく引き延ばしたように観測される. その結果, 銀河分布が観測者
の方を指さしているように見えるため, この現象は finger-of-god(神の指)効果と呼ばれる. 本論文
では，大スケールのクラスタリングにのみ興味があるため，簡単のために線形理論のみを扱うこと
にし，finger-of-god効果については扱わない．

3.3.2 Distortion due to Linear Velocity Field

式 (3.30)のような見かけ上の距離の違いがどのような観測的効果をもたらすかについて考える.

線形スケールにおける赤方偏移変形の理論に関しては，Hamilton (1997)による非常に優れたレ
ビューが存在する．ここでは簡単のため, 見ている対象 (銀河) は十分遠方にあり, それらの視線方
向はすべて同じ方向 (x̂3) に存在するという近似を用い (distant-observer近似)，かつ宇宙の幾何学
的効果が無視できるほど低赤方偏移 z ¿ 1 の宇宙を考える. 図 3.4に，様々なサーベイの種類とそ
れに対応する近似を示した．実空間における密度 ρ

(r)
g (r) と赤方偏移空間における密度 ρ

(s)
g (s) の関

係は, 質量保存より

ρ(s)
g (s) =

∣∣∣∣d3s

d3r

∣∣∣∣−1

ρ(r)
g (r) (3.31)



40 第 3章 Cosmological Implications from Galaxy Distributions

図 3.3: 線形領域と非線形領域における赤方偏移変形の概念図. 左の 2つの図が実空間における構造
で，右の図がそれを赤方偏移空間で見たときの構造である．Kaiser効果は大スケールで起こり，視
線方向に押しつぶされたような構造が観測され, finger-of-god効果は小スケールで起こり，視線方
向に引き延ばされて観測される.

と表される. このヤコビアンを求めると,

d3s =
[
1 +

vg(r) · x̂3 − vobs · x̂3

x3

] [
1 +

∂(vg · x̂3)
∂x3

]
d3r (3.32)

となる. これを式 (3.31)に代入して線形理論で評価し, そして distant-observer 近似を適用すると

δ(s)
g (r) = δ(r)

g (r) − 1
H0

∂(vg · x̂3)
∂x3

(3.33)

が得られる. この式をフーリエ変換すると,

δ̂(s)
g (r) = δ̂(r)

g (r) − ik
H0

(
iH0

k
|k|2

∣∣∣∣d lnD

d ln a

∣∣∣∣
z=0

δ̂(k)
)

= δ̂(r)
g (k) + f0µ

2δ̂(k) (3.34)

となる．ただし, ここで連続の式：

v̂(k) = −i
k
|k|2

˙̂
δ(k) = −iH0

k
|k|2

∣∣∣∣d lnD

d ln a

∣∣∣∣
z=0

δ̂(k) (3.35)

を用いた. f0 ≡ f(z = 0) は式 (2.48)の現在における値である. また, µ ≡ k̂ · x̂3 である. 式 (3.34)

を 2乗してアンサンブル平均を取ると，

P (s)
g (k) = P (r)

g (k) + 2f0µ
2P

(r)
g−m(k) + f2

0 µ4P (r)(k) (3.36)
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という表式が得られる．式 (3.25)のように銀河バイアスが線形で表される場合, 式 (3.28)の β を用
いて

P (s)
g (k) = (1 + βµ2)2P (r)

g (k) (3.37)

となる.

この結果に対応して, 赤方偏移空間の 2点相関関数は

ξ(s)
g =

1
(2π)3

∫
dk(1 + βµ2)2P (r)

g (k)eik·x (3.38)

= ξ
(s)
0 (x)P0(µ) + ξ

(s)
2 (x)P2(µ) + ξ

(s)
4 (x)P4(µ) (3.39)

と展開できる (Hamilton, 1992)). ここで, Pl はルジャンドル多項式であり, その係数は

ξ
(s)
0 (x) =

(
1 +

2
3
β +

1
5
β2

)
ξg,0(x) =

(
1 +

2
3
β +

1
5
β2

)
ξ(r)
g (x) (3.40)

ξ
(s)
2 (x) =

(
4
3
β +

4
7
β2

)
ξg,2(x) =

(
4
3
β +

4
7
β2

)
[ξ(r)

g (x) − ξ̄(r)
g (x)] (3.41)

ξ
(s)
4 (x) =

8
35

β2ξg,4(x) =
8
35

β2

[
ξ(r)
g (x) +

5
2
ξ̄(r)
g (x) − 7

2
¯̄ξ(r)
g (x)

]
(3.42)

と書くことができる. また,

ξg,2l(x) =
1

2π2

∫ ∞

0
k2dkj2l(kx)P (r)

g (k) =
(−1)l

x2l+1

(∫ x

0
xdx

)l

x2l+1

(
1
x

d

dx

)l

ξ(r)
g (x) (3.43)

の具体的な形は,

ξ̄(r)
g (x) ≡ 3

x3

∫ x

0
ξ(r)
g (r)r2dr =

3
x3

J
(r)
3 (x) (3.44)

¯̄ξ(r)
g (x) ≡ 5

x5

∫ x

0
ξ(r)
g (r)r4dr (3.45)

と表される．式 (3.38)∼ (3.45)が, distant-observer近似における赤方偏移空間, 実空間 2点相関関
数の変換公式である. 式 (3.40)と (3.41)を組み合わせると，β を決定する関係式：

1 + 2
3β + 1

5β2

4
3β + 4

7β2
=

ξ
(s)
0 (x)

ξ
(s)
2 (x)

−
3

∫ x
0 ξ

(s)
0 (s)

(
s
x

)3 ds
s

ξ
(s)
2 (x)

(3.46)

が得られる．

3.4 Geometric Distortion

3.4.1 Introduction

高赤方偏移 (z ∼ 1) においては, 前節の力学的な歪み以外にも，宇宙の幾何学的な変形という現
象が重要となってくる. これは完全に一般相対性理論的効果であり，Alcock & Paczyński (1979)に
よって提唱された．
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図 3.4: 様々なサーベイ形状と対応する近似．高赤方偏移であるが狭いサーベイの場合は distant

observer近似が有効である．一方で，低赤方偏移であるが広いサーベイの場合は low-z近似が有効
である．

まず，実際の形状のわかっている構造を想定し，その構造のサイズを測定することを考える．宇
宙論では, Ωm やΩΛ といった種々の宇宙論パラメータの値を仮定して, 初めて距離あるいは長さと
いう量を測定することができる. 視線方向のサイズは，宇宙論的には膨張宇宙において測定するた
め，ハッブルパラメータH(z) に依存する．一方で視線方向に垂直な方向のサイズはそれを見込む
角度 θ から測定するため，角径距離 dA(z) に依存する．このように視線方向とそれに垂直な方向で
宇宙論依存性が異なるため，もし宇宙における真の宇宙論パラメータと異なる値を仮定することに
よってこのサイズを測定した場合，実際の構造とは異なった形状が観測されことになる．この効果
は，提唱者の名前にちなんで，Alcock-Paczyński (AP)効果と呼ばれている．幾何学的変形の概念
図を，図 3.5に示す．

3.4.2 Theory of Geometric Distortion

相関関数における幾何学的変形の効果を, Matsubara & Suto (1996)，Suto et al. (1999)に従っ
て定式化する. 赤方偏移 z1, z2 にある銀河の対を考える．赤方偏移の差 δz ≡ z1 − z2 と対のなす角
δθ が 1 より十分小さいとすると，視線方向あるいは垂直な方向の共動距離間隔x‖, x⊥はそれぞれ，

x‖ =
dx(z)

dz
δz =

c‖δz

H0
, x⊥ = S(χ(z))δθ =

c⊥zδθ

H0
(3.47)
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図 3.5: 幾何学的変形の概念図. 左の図が実空間における本来の構造であり，右の図がその構造を間
違った宇宙論パラメータを仮定したときに観測される構造である．視線方向のサイズはハッブルパ
ラメータに依存し，天球面上のサイズは角径距離に依存する.

と与えられる. ここで, c‖ = H0/H(z), c⊥(z) = H0S(x(z))/z, そして z ≡ (z1 + z2)/2 である. よっ
て, 式 (3.47)の比は,

x‖(z)
x⊥(z)

=
c‖(z)
c⊥(z)

δz

zδθ
≡ η(z)

δz

zδθ
(3.48)

となる. δz/zδθ は視線方向とそれに垂直な方向の赤方偏移の比なので, 係数 η(z) は宇宙の幾何に
よって引き起こされる赤方偏移空間の歪みを表している. η(z) は, 本質的にΩm, そして特にΩΛ に
センシティブな量であるが, 共動距離の実際の比 x‖/x⊥ がわかっている必要がある．
赤方偏移 z のところにある構造 (たとえば銀河などの天体) が観測者に対して固有後退速度W を

もつとし, 観測者自身の固有速度をW0 とすると, 観測される赤方偏移は

1 + zobs =
ν1

ν0
= (1 + z)(1 + W − W0) (3.49)

となる. ν1 は放出されたとき, ν0 は観測されたときの振動数である. また, W は 3 次元的な速度
vi とW = aniv

i, W0 = aniv
i
0 という関係にあり, ni は視線方向の単位ベクトルである. distant-

observer 近似を用い, 視線方向を x3 軸とする. 天体が実共動空間で x = (x1, x2, x3) にあるとする
と, 対応する赤方偏移空間での座標 s = (s1, s2, s3) は

s1 =
x1

c⊥(z)
, s2 =

x2

c⊥(z)
(3.50)

s3 =
zobs − z

H0
' 1

c‖(z)

[
x3 +

1 + z

H(z)
(W − W0)

]
(3.51)

最後の計算で, z ¿ H(z)x3 と仮定した. 前節と同じ手順でヤコビアンを計算すると, 実空間と赤方
偏移空間の天体の数密度ゆらぎを関連づけることができ,

δ(s)
g (s(x)) = δ(r)

g (x) − 1 + z

H(z)
∂3W (3.52)
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と得られる. ここで, 天体を銀河だと仮定して添字 g をつけた. 線形理論での特異速度は, 物質の密
度ゆらぎ δ を用いて次のように表される：

W (x) = −H(z)
1 + z

f(z)∂3∆−1δ(x) (3.53)

f(z) は式 (2.50), D(z) は式 (2.38)で与えられる. 線形バイアスを仮定すると, z = 0 で議論してい
た 3.3.2節の内容を z 6= 0 の場合に一般化することができ, 式 (3.39)∼(3.43)の一般化として, 次式
が得られる：

ξ(s)
g (s⊥, s‖) =

{
1 +

2
3
β(z) +

1
5
β(z)2

}
ξg,0(x)P0(µ)

−
{

4
3
β(z) +

4
7
β(z)2

}
ξg,2(x)P2(µ) +

8
35

β(z)2ξg,4(x)P4(µ) (3.54)

ここで, x ≡ (c2
‖s

2
‖ + c2

⊥s2
⊥)1/2, µ = c‖s‖/x, (s‖ = s3, s2

⊥ = s2
1 + s2

2) であり, Pn は前節同様ルジャ
ンドル多項式である. また, ξg,2l(x) は

ξg,2l(x) =
1

2π2

∫ ∞

0
k2dkj2l(kx)P (r)

g (k; z) =
(−1)l

x2l+1

(∫ x

0
xdx

)l

x2l+1

(
1
x

d

dx

)l

ξ(r)
g (x; z) (3.55)

である. 線形バイアスパラメータを用いて, 赤方偏移 z における銀河パワースペクトル Pg(k, z) は
z = 0 での質量密度ゆらぎスペクトル P (k) と次の関係に表すことができる：

Pg(k, z) = [b(z)]2
[
D(z)
D(0)

]2

P (k) (3.56)

図 3.6に，幾何学的変形にセンシティブな η(z) と f(z)，そして η(z) の成分である c‖ と c⊥ の宇
宙論依存性を示す．

3.4.3 Anisotropy of Baryon Acoustic Oscillations

パワースペクトルや相関関数に現れる幾何学的変形を用いた宇宙論テストは，ダークエネルギー
に制限を与えられる有力な方法である (Ballinger et al., 1996; Matsubara & Suto, 1996)．しかし，
これらの効果は前節で解説した構造の特異速度によって引き起こされる力学的変形と縮退している
ため，強い制限を与えることができない．幾何学的変形によってダークエネルギーを精度良く制限
するためには，赤方偏移空間において形状がわかっている構造が観測できる必要がある．過去に，
ボイドの形状を平均化すれば円になるという提案が Ryden (1995)によってなされたが，ボイドは
統計平均をとっても真円にはならないと考えられる．
ここで，3.1.4節で解説したバリオン音響振動を再び取り上げる．相関関数に現れるバリオンピー

クは，再結合期における音地平線スケールに現れる．CMBの観測から，再結合は赤方偏移 z ' 1100

で起こったとわかっているため，ピークの現れるスケールは ds(zrec) ' 100h−1Mpc となり，この
スケールは赤方偏移変形の影響をほとんど受けない．そのため，もしバリオン音響振動のスケール
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図 3.6: 幾何学的変形の宇宙論依存性. (左上)η(z) = c‖/c⊥，(左下)f(z) = β(z)/b(z)，(右上)c‖，(右
下)c⊥．宇宙論パラメータは，右上の図に記した値を用いている．

を視線方向とそれに垂直な方向で観測することができれば，正しい宇宙論パラメータを仮定する限
りピークの 2次元的な構造は完全な円を描くことになる．しかし，視線方向のサイズはハッブルパ
ラメータH(z)，角度方向のサイズは角径距離 dA(z) の逆数と，異なる宇宙論パラメータ依存性を
持っている．そのため，間違ったパラメータを仮定するとピークの構造が変形することになる．す
なわち，バリオン音響振動の非等方性によってダークエネルギーに制限をつけられることになる．
図 3.7に，脱結合時の音地平線スケールに対するダークエネルギー依存性を示す．形状の変形がw

にセンシティブであることがわかる．一方で ΩDE は，再結合時の音地平線スケールを大きく変え
るが，ピークの形状自体はあまり変えない．

3.5 Cosmological Light-cone Effect

最後に，宇宙論的光円錐効果 (Yamamoto & Suto, 1999; Suto et al., 1999)を紹介しておく．宇
宙論的な観測は，z = 0 の観測者によって定義されるヌル測地線に沿ってなされる．光速が有限で
あることから，遠方宇宙を観測することは過去の宇宙を見ることに対応する．そのため，観測する
領域ごとに異なる時刻の宇宙を見ていることになり，深いサーベイを行う際はそのサーベイ内にお
ける進化の効果が重要となる可能性がある．
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図 3.7: 2次元的な構造への，幾何学的変形のダークエネルギー依存性．(左)状態方程式w，(右)密
度パラメータ ΩDE．構造の形状は半径が再結合時における音地平線スケールの円とし，赤方偏移
z = 0.3 に存在すると仮定している．距離を測定する際には基準の w = −1, ΩDE = 0.7, Ωm = 0.3

というパラメータを仮定している．右上に示している値が真のパラメータの値で，上のパラメータ
が外側の円，下のパラメータが内側の円のプロットに対応している．すなわち，黒の実線が正しい
パラメータが仮定された場合で，このとき円は真円を描く．w の依存性から，真の w の値が仮定
した値からずれると真円からずれていくのが見てとれる．一方で，ΩDE を変えると音地平線スケー
ルが変わっていくため円の半径が大きく変わるが，真円からはほとんどずれないことがわかる．

zmin < z < zzmax の範囲をもつサーベイに対して，クラスタリングの進化の効果を取り入れた相
関関数 ξ(LC)(x)の表式は，

ξ(LC)(x) =

∫ zmin

zmax
dz dVc

dz [φ(z)n0(z)]2ξ(x; z)∫ zmin

zmax
dz dVc

dz [φ(z)n0(z)]2
(3.57)

と表される．dVc/dz は単位立体角あたりの共動体積要素，n0(z) は赤方偏移 z における共動座標
における数密度である．φ(z) は選択関数と呼ばれるもので，その赤方偏移における観測される天
体の割合を表す量である (0 ≤ φ(z) ≤ 1)．例えば，赤方偏移 z において観測できる最大と最小の絶
対光度をそれぞれMmax, Mmin と書くと，

φ(z) =

∫ Mmax(z)
Mmin(z) dMΦ(M)∫ +∞
−∞ (z)dMΦ(M)

(3.58)

と表すことができる．
サーベイ領域内における進化の効果が無視できるほど小さければ，ξ(x; z) は z に依存しなくな

り，ξ(LC)(x) ' ξ(x; z = 0) となる．



47

第4章 Sloan Digital Sky Survey

4.1 Overview of the SDSS

スローン・ディジタル・スカイ・サーベイ (Sloan Digital Sky Survey; SDSS; York et al., 2000;

Stoughton et al., 2002; Abazajian et al., 2003, 2004, 2005; Adelman-McCarthy et al., 2006, 2007)

は, 現在観測が進行中の大規模な測光及び分光 (赤方偏移)サーベイである．サーベイは，2.5mの
専用望遠鏡にモザイクCCDカメラを取り付けて可視の 5バンドで測光を行い，100万の銀河と 10

万のクエーサーのスペクトルを測定することによって大規模な 3次元宇宙地図を作ることを目的と
している．

4.1.1 Telescope and CCD Camera

SDSSの口径 2.5mの広視野専用望遠鏡は，アメリカのニューメキシコ州サンスポットにあるア
パッチポイント天文台に設置されている (図 4.1左)．望遠鏡には，測光/位置天文用モザイクカメ
ラ，及びそれぞれ約 300 本の光ファイバーが接続された 2つの分光器が取り付けられている．ファ
イバーを直径約 60cmのプレートにちょうど天体の位置にドリルで穴をあけて固定し，天体の分光
が行われる．

SDSSの撮像カメラは，2048× 2048 画素のCCDを 5× 6のアレイに 30個並べてあり，画素数は
約 1.4億画素に及ぶ (図 4.1中央)．望遠鏡のスキャンは列にそってドリフトスキャンによって行わ
れ，5つのアレイはそれぞれ u, g, r, i, z の 5バンドで観測するため，紫外線∼ 近赤外線までのす
べての光学レンジがカバーされている (Fukugita et al., 1996; Gunn et al., 1998, 2006). 図 4.1(右)

は，これらの 5バンドに対する 2.5m望遠鏡の応答曲線を表している．また，カメラには位置測定
用に 24個の CCDも使用されている．

4.1.2 Imaging and Spectroscopic Survey

SDSSの撮像サーベイ (Hogg et al., 2001; Lupton et al., 2001; Pier et al., 2003; Ivezić et al.,

2004; Smith et al., 2002; Tucker et al., 2006)は，最終目標として，北天の' 10, 000 deg2 という
広領域と南天の 3本のストライプを観測する．北天は主に銀緯 > 30◦ をサーベイしているが，図
4.2に示したように SFDマップ (Schlegel et al., 1998)を用いて銀河減光の影響が最も小さい領域が
選ばれており，その結果サーベイ領域は楕円となっている．南天は，赤道上 (δ = 0◦)とその上下に
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図 4.1: (左)ニューメキシコ州のアパッチポイント天文台に設置されている口径 2.5m の SDSS望
遠鏡 (http://www.sdss.org)．(中央)5 × 6 のアレイに並んだ CCDカメラ (http://www.sdss.org)，
(右)SDSSの 5バンドに対するサーベイフィルタの応答曲線 (Stoughton et al., 2002)．波長に対す
る量子効率を表しており，左から右へ u，g，r，i，z バンドに対応している．実線は大気の影響を
補正した値を示している．

1本ずつ横たわっている．こちらのストライプは，何度も同じ場所を観測することによって北天よ
りも約 2等級暗い天体まで見つけることができる．図 4.3の上側は，SDSSの最新のデータリリー
スであるData Release 6 (DR6; Adelman-McCarthy et al., 2007)の撮像サーベイ領域を示してい
る．DR6は' 8, 000 deg2 の領域に渡って，5バンドで約 2.2億の天体の撮像データを含んでいる．
天体の撮像データは，スペクトルを取る天体を種類ごとに一様に選ぶために使われる (Blanton

et al., 2003a)．分光サーベイは，まず通常の銀河 (MAIN; Strauss et al., 2002)と明るく赤い銀河
(Luminous Red Galaxy; LRG; Eisenstein et al., 2001)の 2種類の銀河サンプルが含まれる．最終
的には，9 × 105 個のMAINサンプルと，∼ 105 個の LRGサンプルのスペクトルが得られる予定
である．MAINサンプルは，低赤方偏移 z . 0.2 に存在する銀河を非常に高い数密度で得ること
ができる．一方で，LRGサンプルは数密度はMAINサンプルより低いものの，z ∼ 0.5 程度の深
宇宙まで一様にトレースすることができる．それ以外にも，∼ 105 個のクエーサー (Quasar; QSO;

Richards, 2002)，∼ 8 × 107 個の星，そして多数の小惑星もターゲットの天体である.

本研究で用いる 2種類の銀河サンプルのターゲットセレクションについては，4.2節と 4.3節で
詳しく解説する．
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図 4.2: 北天 (左)と南天 (右)に射影した SDSSのサーベイ領域 (York et al., 2000)．図中の線はス
キャンされたストライプを示しており，コントアは SFDによる減光マップを示している．

4.1.3 Petrosian Quantities

銀河の全フラックスを決定するのは, 銀河の端をどのように定義するかによって異なるので一般
には難しい. そこで, ある半径における有限の領域の面輝度とその内部での平均の値の比をとるの
が便利である. そこで, Petrosian (1976) によって導入されたペトロシアン等級という量を用いて
銀河のフラックスを定義する.

まず 銀河中心からの角度距離を θ として，I(θ) を方位角方向に平均した銀河の面輝度プロファ
イルとする．そして，ペトロシアン比R(θ) という量を次のように定義する：

R(θ) ≡
2π

∫ 1.25θ
0.8θ I(θ′)θ′dθ′/{π[(1.25θ)2 − (0.8θ)2]}

2π
∫ θ
0 I(θ′)θ′dθ′/πθ2

. (4.1)

すなわちR(θ) は，ある半径 θ での局所的な平均表面輝度と，その半径以内の平均表面輝度の比と
いうことになる．θ を動かすとペトロシアン比は変化するが，ペトロシアン半径 θP を

R(θP ) ≡ f1 = 0.2 (4.2)

と定義する. そしてペトロシアン・フラックス FP を, 半径 f2 × θP 内のフラックスと定義する：

FP ≡ 2π

∫ f2θP

0
I(θ′)θ′dθ′ (4.3)
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図 4.3: SDSS の 5 年目のデータリリース (DR5) における撮像 (上) と分光 (下) サーベイ領域
(Adelman-McCarthy et al., 2007)．色の薄い領域が，DR5 によって新たにサーベイされた箇所
を示している．

経験的に，銀河全体の光度を測定する場合はペトロシアン半径を 2倍すればよいことが知られてい
るため，f2 = 2 を採用する．そして通常のフラックスと等級の関係式を用いて，ペトロシアン等級
rp が，

rp = −2.5 log (Fp/F0) (4.4)

と与えられる．最後に面輝度に関する定義を行っておく. θ50 をペトロシアン・フラックスの半分
の値となる半径として定義する：∫ θ50

0
I(θ′)θ′dθ′ = 0.5

∫ f2θP

0
I(θ′)θ′dθ′ (4.5)

すると，この半径内の平均面輝度 µ50 は，

µ50 = rP + 2.5 log(2πθ2
50) (4.6)
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と与えられる.

4.2 Target Selection of Main Galaxies

MAINサンプルに対するターゲットセレクションのアルゴリズムを図 4.5 に示す. まず，r バン
ドで観測された天体のみから，PSFフィルターでスムージングをかけた後に 5− σ 以上のシグナル
をもつ銀河を選択する．このセレクションを適用する前に，SFDマップに従って減光の影響を差し
引く．ある波長 λ での減光の等級をAλ と書くと，よく知られた等級と距離の関係式は以下のよう
に修正される：

mλ − Mλ = 5 log R − 5 + Aλ. (4.7)

そして，ペトロシアン等級への補正は，

rP → rp − 2.75E(B − V ) (4.8)

と表される．E(B − V ) は色超過と呼ばれ，B バンドと V バンドの減光量の差AB − AV である．
2.75 というファクターは SFDマップによって測定した赤化の量を r バンドでの量に変換する際に
現れる．SDSSでは，典型的に 0 ≤ 2.75E(B − V ) ≤ 0.15 となる．MAINサンプルの限界等級は
rp = 17.7 と定めており，これは 1 deg2 あたり 90個という密度に対応している．
次に星と銀河の分離を行う必要がある (Scranton et al., 2002)．これは，星と 銀河のそれぞれに

ついて等級のモデリングを行いそれらを比較するという手法をとる. 天体を観測し, それを星のよ
うな点源の関数 (point spread function ; PSF)と銀河の面輝度プロファイルモデル，

I(θ) = I0 exp[−1.68(θ/θe)] : face-on exponential disk (4.9)

I(θ) = I0 exp[−7.67(θ/θe)−1/4] : de Vaucouleurs profile (4.10)

のそれぞれにフィッティングを行う. そして, 銀河ターゲットは

∆SG ≡ rPSF − rmodel ≥ 0.3 (4.11)

の基準を満たすものが選ばれる．図 4.4は 17.8等級より明るい天体の数と rp の値を∆SG の関数と
して表したものを示している．

4.3 Target Selection of Luminous Red Galaxies

4.3.1 Photometric Redshift

銀河の分光サーベイを行うには，まず撮像による銀河の同定が必要である．銀河はスペクトルエ
ネルギー分布 (SED; spectral energy distribution)の変化が規則的なので，その色から赤方偏移を
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図 4.4: rバンドでの PSFとモデル等級の差に対するペトロシアン等級と天体の数 (Strauss et al.,

2002)

推定することができる．こうやって見積もった測光的赤方偏移には誤差があるので，LRGの同定
が複雑になる．

LRGのような早期型銀河は 4000Åに特徴的な breakが存在するため，その SEDを調べること
によって赤方偏移を見積もる．z < 0.38 ではこの breakは SDSSの gバンドで観測することになる
ため，g − rの色が赤方偏移の優れた距離指標となる．実際には breakの強さが銀河ごとに異なる
ため，breakの位置 (すなわち赤方偏移)と振幅の間に縮退が現れる．この縮退を解くために，r − i

の色も用いて 2次元色空間を考える．しかし図 4.6に示したように，z < 0.4 では依然として SED

に縮退が存在する．高赤方編移の晩期型 SEDと低赤方偏移の早期型 SEDが同じ 2次元色分布をし
ているためである．この縮退を解くために，2次元色分布に加えて等級の分布も用いて縮退を解く
ことを行う．一方で，z > 0.38 では 4000Å breakは長波長側にシフトして rバンドに入ってくる．
SDSSでは rバンドの感度が良く，r ∼ 19.5等級程度の暗さの銀河まで g − rの色を測定すること
ができる．
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図 4.5: MAIN サンプルの target selectionにおける流れ (Strauss et al., 2002))

4.3.2 Selection Cuts

このような事情により，z ≈ 0.4 を境にセレクションの方法が大きく異なるため，ターゲットの
80 ∼ 85% を占める z < 0.4 の銀河の選択を cut Iと呼び，残りの 15 ∼ 20% を占める z > 0.4 の選
択を cut IIと呼んで区別することにする．
両方のカットに対して，フラックスや表面輝度を決める際には r バンドでのペトロシアン等級

(Petrosian, 1976)を用いる．銀河と星の分離についても，MAINサンプルの場合と同じようにモデ
ル等級と PSF等級の差を取ることによって行うが，そのしきい値はMAINサンプルのものとは異
なる．等級と色に対する減光の効果は，SFDマップ (Schlegel et al., 1998)を使って補正される．

(g − r) × (r − i) の 2次元平面では z < 0.4 における銀河の色の線形の軌跡は，早期型と晩期型
の銀河の間に強い縮退が存在する．そのため，軌跡に平行な方向とそれに垂直な方向の 2軸をもつ
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図 4.6: 6種類の進化しない SEDに対する g − r vs r − i の 2次元色ダイアグラムにおける赤方
偏移進化 (Eisenstein et al., 2001)．ラベルに近い端の点が z = 0.1 を表し，0.1ずつ増えて最後が
z = 0.6 の点となっている．低赤方偏移側では，依然測光赤方偏移に縮退が存在する．

回転座標系を新たに定義する：

c⊥ = (r − i) − 1
4
(g − r) − 0.18 : perpendicular to the locus (4.12)

c‖ = 0.7(g − r) + 1.2[(r − i) − 0.18] : parallel to the locus (4.13)

式 (4.13)の勾配は, 原理的には c‖ のエラーを最小にするように天体ごとに選ぶ値であるが, 実際に
は軌跡が完全に線上に乗っているわけではないことから，この勾配の選び方にはあまりよらないた
め，0.7という値に固定する.

新しい座標軸，式 (4.12), (4.13) を用いてCut I, II に対するターゲットの選択の基準を以下で定
める．
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図 4.7: ペトロシアン等級と c‖ ≈ g − rに対する LRGの分布 (Eisenstein et al., 2001)．実線がCut

Iの領域を示している．3本の破線が，モデルによって予言される銀河の軌跡であり，1番上の破線
が受動的に進化させた場合のモデルに対応している．

Cut I

Cut I は赤方偏移の指標として c‖ を用い, c‖ に対する rの軌跡を考える. 今の赤方偏移の範囲で
は, 図 4.6 に示したようにほぼ線形となるために, 次の条件を満たす天体を選び出すことにする：

rP < 13.1 + c‖/0.3 : luminosity cut (4.14)

rP < 19.2 : flux cut (4.15)

|c⊥| < 0.2 : color cut (4.16)

µ50 < 24.2 mag arcsec−2 : low mean surface brightness (4.17)

rpsf − rmodel > 0.3 : star-galaxy separation (4.18)

µ50 は式 (4.6)で定義される half-light Petrosian radius 内の平均面密度である. 式 (4.14)が最も重
要な条件であり, この条件式が主に光度のしきい値を赤方偏移の関数として表している. 例えば, c‖

を 0.01 シフトさせる, すなわち rP を 0.03 シフトさせると selectionにかかる銀河の数が 10% 変化
する (図 4.7).

高赤方編移側にある青い銀河と低赤方偏移側にある赤い銀河は観測すると同じ色になるため，c‖

のみの制限では銀河の赤方偏移を知るには十分ではない．しかし実際には，cut I による選択は非
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常に有効なものとなっている．その理由は，選択の条件を色と光度の関数として考えたことによる
ものであり，測光赤方偏移の精度によるものではない．
最後に，LRGとMAINの両方の基準をクリアした低赤方偏移の天体に関して言及しておく．線

形の色-等級カットは，低赤方偏移の早期型銀河に対しては良い近似を与えない．z < 0.15 におい
ては，絶対光度が非常に暗い天体まで LRGの基準をクリアさせることになってしまう．そのため，
z < 0.15 におけるMAINサンプルから LRGを抜き出すには更なる選択によるカットが必要となる
が，本研究では z > 0.16 のサンプルしか用いないためこの問題は重要ではない．

Cut II

Cut II は (g − r) × (r − i) の 2次元平面で線形の軌跡から離れた銀河を同定することによって
LRGを選択する. この赤方偏移の領域では z と SEDは独立に制限できるので, セレクションは比
較的容易である. ただ, 線形の軌跡から外れてしまった 0.4 < z の銀河や晩期型の星などのコンタ
ミネーションが問題となる.

cut II は, 次の条件を満たす天体を選ぶ；

rP < 19.5 : flux cut (4.19)

c‖ > 0.45 − [(g − r)/6] : color cut (4.20)

(g − r) > 1.30 + 0.25(r − i) : color cut (4.21)

µ50 < 24.2 mag arcsec−2 : low mean surface brightness (4.22)

rpsf − rmodel > 0.5 : star-galaxy separation (4.23)

式 (4.19)のフラックス限界は，暗い天体はスペクトルに十分なS/Nが得られないことによる．volume-

limitedなサンプルとなるように選択するCut Iと違い，Cut IIによって選択された天体はflux-limited

なサンプルとなる．また，低赤方偏移の軌跡から分離するのに必要な c⊥ のしきい値によって, Cut

II は z & 0.43 に制限されてしまうが, Cut I は c‖ の定義によって 0.38 < z < 0.44 の銀河を多数含
んでいる.

Spectroscopic Sample

上述のような z ∼ 0.4 を境にした 2種類の選択の方法が適用され，得られた初期のLRGサンプル
を図 4.8に示す．z ∼ 0.4 付近までは一定の共動数密度が得られており，期待どおり volume-limited

に近いサンプルが得られている．z > 0.4 では flux-limited なサンプルとなっているが，赤い銀河
が正しく選択されている．本研究で我々が用いた LRGサンプルに関しては，5.2節で説明する．
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図 4.8: 2種類のセレクションカットによって選ばれた LRGサンプルの共動数密度 (Eisenstein et

al., 2001)．3つのヒストグラムは，左からMAINサンプルからCut Iによって選ばれたLRG，CutI

によって選ばれたMAINサンプルではない LRG，そしてCut IIによって選ばれた LRGを表して
いる．
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第5章 Large-scale Anisotropic Correlation

Function of SDSS Luminous Red

Galaxies

5.1 Introduction

バリオン音響振動は近年になって宇宙の銀河分布の中に観測され，多くのグループによって解析
され始めた．それは，図 1.3に示した SDSS LRGサンプルの相関関数 (Eisenstein et al., 2005)を始
めとして，SDSS LRGのパワースペクトル (Hütsi, 2006a,b; Tegmark et al., 2006; Percival et al.,

2007a,b)，そして 2dFサーベイのパワースペクトル (Cole et al., 2005)などである．また，測光赤
方偏移による LRGの角度パワースペクトル (Padmanabhan et al., 2007; Blake et al., 2006)におい
ても検出された．さらに，SDSS クエーサーサンプルにもバリオン振動の兆候が見られた (Yahata

et al., 2005)．これらの観測は，CMBや Ia型超新星と相補的に，バリオン振動を宇宙論パラメー
タを制限する手法として確立した．
バリオン振動のシグナルは非常に弱く，100h−1Mpc という大スケールにおける構造であるた

め，非常に広いサーベイ体積が必要となる (Eisenstein et al., 1998; Matsubara & Szalay, 2001;

Eisenstein et al., 2005)．そのため，現行のサーベイの中では，SDSS LRG が最適なサンプルであ
ると考えられる．図 5.1は，Tegmark et al. (2006)によって計算されたLRGのパワースペクトルで
ある．Tegmark et al. (2006)は LRGのパワースペクトルをWMAPの 3年分の温度ゆらぎパワー
スペクトルのデータと組み合わせることによって，宇宙論パラメータに強い制限を与えた．図 5.2

は，非常に小さいスケールからバリオン振動を含む大スケールまでにわたる LRGの相関関数のプ
ロットである．100h−1Mpc 付近のプロットは，図 1.3と同じデータである．
一方で，非等方相関関数を用いた解析は，2dFの銀河やクエーサーサンプルを用いて精力的に研

究されている．Peacock et al. (2001)や Hawkins et al. (2003)は，2dFサーベイの銀河分布の非
等方相関関数を計算し，赤方偏移変形の情報を用いて宇宙論パラメータに制限を与えた．しかし彼
らは，バリオン振動スケールよりずっと小スケールの情報のみを用い，幾何学的変形の効果は考慮
しなかった．一方で，Hoyle et al. (2002)やOutram et al. (2004)は，2dFクエーサーサンプルの
相関関数によって幾何学的変形を考慮して宇宙定数に制限を加えたが，依然としてバリオン振動ス
ケールより小さいスケールに着目していたため，Kaiser効果との縮退は解けなかった．図 5.3に，
2dF-SDSS LRG and QSOサーベイ (2SLAQ; Cannon et al., 2006)から得られた，2dFと SDSSの



60 第 5章 Large-scale Anisotropic Correlation Function of SDSS Luminous Red Galaxies

図 5.1: SDSS LRGサンプルの 1変数パワースペクトル (Tegmark et al., 2006)．比較のために，
MAINサンプルのパワースペクトルもプロットされている．

LRGとクエーサーを組み合わせたサンプルから計算された比較的新しい非等方相関関数のプロッ
トを示しておく (Ross et al., 2007)．
本章ではOkumura et al. (2008)に従って上記の先行研究を大きく改善することを行う．我々は

バリオン音響振動の２次元的構造に着目して SDSS LRGサンプルの大スケールにおける非等方相
関関数を計算し，そして宇宙モデルへの制限を行う．

5.2 Statistically Homogeneous LRG Sample

今回の解析では，3853 deg2，0.16 < z < 0.47 に存在する 46, 760個の LRGサンプルを用い
た．これは SDSS LRGのクラスタリング解析の先行研究 (Zehavi et al. 2005, Eisenstein et al.

2005, Masjedi et al. 2006)と同じサンプルである．天球面上の領域は lss sample14(Blanton et

al., 2005)と同じであり，一般に公開されているデータのうち SDSS Data Release 3 (Abazajian et

al., 2004) と似たサンプルである．この LRGサンプルは，静止系での gバンドで −23.2 < Mg <

−21.2 (H0 = 100 kms−1Mpc−1) の絶対光度をもち，K + E 補正も考慮に入れて平均の赤方偏移
0.3 まで passiveに銀河を進化させている (Blanton et al., 2003b)．その結果，サンプルの共動数密
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図 5.2: SDSS LRGサンプルの小スケールから大スケールに渡る相関関数 (Masjedi et al., 2006)．
大スケールのプロットは Eisenstein et al. (2005)，中間スケールのプロットは Zehavi et al. (2005)

によるものである．

度は狭い絶対光度カットによって z = 0.36までほぼ一定，すなわち volume-limigedなサンプルと
なっており，z > 0.36でフラックス限界によって徐々に小さくなる (図 5.4)．もしMg の範囲をさ
らに狭めて−23.2 < Mg < −21.2の LRGだけを選び出せば，銀河数は約 1/4まで少なくなるが完
全に volume-limitedなサンプルを作成することができる (Zehavi et al., 2005, 図 2)．視線方向及
び角度方向の選択関数，観測のファイバーの衝突，あるいは観測されなかったプレートについては
Zehavi et al. (2005)で議論されている方法によってモデリングあるいは補正されている．

5.3 Measuring the Anisotropic Correlation Function

サーベイの形状を考慮に入れて相関関数を計算するためには，実際のサンプルと同じ形状でクラ
スタリングのないランダムな銀河分布を人工的に作る必要がある．典型的には，ランダムな銀河は
実際のサンプルの約 10倍の数が必要で，それら 2つのカタログを比較することによって相関関数
を測定する (Peebles 1980)．すなわち，赤方偏移空間上の距離 s における相関関数 ξ(s) は、

ξ(s) =
DD

RR
− 1 (5.1)
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図 5.3: 2dF-SDSS LRG クエーサーサンプルから計算された比較的小スケールにおける非等方相関
関数 (Ross et al., 2007)．線形領域でKaiser効果，それより小スケールでは finger-of-god効果がそ
れぞれクリアーに検出されている．

と求めることができる．あるいは，より一般的で精錬された推定法が Landy & Szalay (1993)に
よって考案されており，

ξ(s) =
DD − 2DR + RR

RR
(5.2)

と表される。ここでDD, RR, DR はそれぞれ、s の間隔に存在する銀河と銀河、ランダムとラン
ダム、銀河とランダムのペアの数をサーベイ領域で積分して 1 となるように規格化した量である．
すなわち，銀河の数を n, ランダムデータの数をm とすると, DD, RR, DR を得る際の規格化の
ファクターはそれぞれ, n(n − 1)/2, m(m − 1)/2, nm となる.

変数 ξ(s) は解析の際のビンの取り方に依存する。例えば、通常の角度平均された 1次元相関関数
の場合は |s| = s として ξ(s) = ξ(s) である。本研究では非等方相関関数をを測定するために，視線
方向とそれに垂直な方向の共動間隔 (s⊥, s‖) に存在するそれぞれのペアをカウントする．我々が用
いた記号のノーテーションを図 5.6に示す．まず，それぞれの銀河までの共動距離x(z)をΩm = 0.3,

ΩΛ = 0.7 の平坦宇宙を仮定して計算する．この宇宙モデルは、観測される赤方偏移の空間から解
析を行う空間へのマッピングの際にのみ用いられる．比較を行う理論モデルに対しても同じマッピ
ングを考慮してコンシステントに解析を行う．赤方偏移 z1の銀河に対して、図 5.6に従って赤方偏
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図 5.4: −23.2 < Mg < −21.2 の絶対光度をもつ LRG sample14の 0.16 < z < 0.47 の共動数密度．
ヒストグラムが実際の LRGの密度，実線が選択関数に従って作成したランダム分布の密度を表す．
z < 0.36では非常に一定に近い密度をもつが、それより遠方ではフラックスの限界により小さく
なる．

移 z2の他の銀河の間隔 (s⊥, s‖) を以下のように定義する；

s‖ = x(z2) cos θ − x(z1), (5.3)

s⊥ = x(z2) sin θ. (5.4)

θ は観測者から見た 2つの銀河を見込む角度である．この視線方向の定義の仕方は，例えば Davis

& Peebles (1983)で採用されているような標準的な (rp, π) ではない (Fisher et al., 1994; Zehavi et

al., 2002, も参照)．我々の定義では、ペアの銀河の両方を銀河 1とみなして銀河 1の方向を視線方
向と定める．また，一対の銀河ペアを 2度カウントすることになり，その結果 (s⊥, s‖) 空間におい
て，特に s‖ の符号が反対のビン同士は強い相関を示すことになる．θ ¿ 1 の場合はそれらのビン
は全く同じ数のペアをカウントすることになるが，本研究で用いる LRGは広いサーベイ領域のた
めに θ が十分小さいとは限らないため，異なるペアの組を含むことになる．依然、それらのビン同
士の相関は強いが，この相関は以下の我々の解析方法では正しく考慮されている．
こうして、式 (5.2)に従い ξ(s⊥, s‖) を計算する．2次元空間 (s⊥, s‖) は，∆s⊥,∆s‖ = 10h−1Mpc

の正方形のセルに分割される．ペアをカウントする際は，分散を最小にするようなウェイトのス
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図 5.5: SDSS LRG sample14の角度分布．赤道座標系でプロットされており，中央の 2つの領域が
北天，端の 3本のストライプが南天の分布を示している．

キームを選ぶ．本解析では，最も一般的に用いられている FKPウェイト，

w0(z) =
1

1 + n̄(z)Pw
(5.5)

を採用する (Feldman et al., 1994)．n̄(z) は共動数密度，Pw は典型的なスケールにおけるパワー
スペクトルの値で，バリオン音響振動スケールにおける値 Pw = 40, 000h−1Mpc を用いる．Pw

の値のチェックのために，LRGのパワースペクトル解析 (Tegmark et al., 2006)で用いられた値
Pw = 30, 000h−1Mpc も試し，LRGサンプルが非常に volume-limitedに近いサンプルであるため
にこの値の変化が無視できるほど小さいことを確認した．
観測された LRGから測った赤方偏移空間の非等方相関関数を図 5.7の右半分に示す．コントア

の線は ξ(s⊥, s‖) の値を表している．半径 ∼ 100h−1Mpc 付近には，バリオンリッジのシグナルが
見られる．これは 1次元相関関数におけるバリオンピークに対応するものであるが、データのノイ
ズが大きいためシグナルはあまり強くない．クラスタリングの非等方性は、図からも顕著に見るこ
とができる．視線方向に存在する銀河ペアに対して (s⊥ ' 0)は，銀河の非線形な速度分散によっ
てクラスタリングは引き延ばされる．一方で，大スケールのクラスタリングでは密度の高い領域に
向かって銀河が落ち込むため，視線方向に押しつぶしたような構造が観測される．図 5.7の左側に
は，Matsubara (2000, 2004)によって線形摂動論に基づいて導出された非等方相関関数の解析的公
式を示している．この公式については後の 5.5節で説明する．観測と理論の詳細な比較は統計的な
解析を必要とするが，これについては 5.6節で説明する．得られた非等方相関関数を角度について
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図 5.6: 銀河ペアの共動間隔 (s⊥, s‖) と赤方偏移と見込み角 (z1, z2, θ) の関係の概略図．視線方向
は，銀河 1の方向に定義される．

積分すると、通常の 1次元相関関数 ξ(s) が得られる．

5.4 Covariance Matrix

5.4.1 2nd-order Lagrangian Perturbation Theory

非等方相関関数の異なるデータのビンの間には強い相関が存在するため，厳密な統計解析には，
共分散行列を計算する必要がある．観測的に共分散行列を見積もるためには，統計量のテータ点
(本研究では非等方相関関数)を超える数の独立な銀河カタログが必要となる．その数より少ない
と，非正則な共分散行列が得られることになる．非等方相関関数は，約 800 のデータ点を持つた
め，∼ O(103) の独立な宇宙の観測が必要となる．しかし実際には宇宙の観測は一度しかできない
ため，共分散行列を見積もるための様々な手法が考案されている．その中でも実際のデータ解析に
おいて度々用いられるものとして，ジャックナイフ法が挙げられる (Lupton, 1993)．これは，観測
領域をN 分割し，そのうちの 1つの領域に存在する銀河分布を全体から取り去ったものを独立な観
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図 5.7: (右)SDSS LRGサンプルから計算した赤方偏移空間の非等方相関関数のコントアプロッ
ト, (左)線形摂動論を用いて導出した非等方相関関数の解析的公式 (Matsubara 2004)．黒色の破
線は ξ < 0, 赤色の細い実線は 0 ≤ ξ < 0.01, どちらもコントアの間隔は 0.0025 である．赤色
の太い実線は 0.01 ≤ ξ で，間隔は対数スケールで 0.25 ずつ増加する．バリオンのシグナルは
s = (s2

⊥ + s2
‖)

1/2 ' 100h−1Mpc に見られる. 半径 ' 100h−1Mpc の円は，既に検出されているバ
リオンピークのスケールをプロットしている．左側の理論曲線を描く際, Ωm = 0.218, Ωb = 0.473,

h = 0.702, σ8 = 0.660, b = 1.55, w = −1, そして ns = 1 を仮定し，原点の赤方偏移は観測された
LRGの中心の 0.34 としてある.
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測だと考える方法である．ジャックナイフ法は 1回の観測のみからN 回の観測を得ることができ，
それによって共分散が計算できるため，手法としても計算時間的にも容易な手法である．しかし宇
宙論的な解析は，宇宙論パラメータを見積もる際にいわゆるコズミックバリアンスと呼ばれる標本
分散が重要な役割を担う．ジャックナイフ法は 1つの観測された銀河分布のみを用いるため，コズ
ミックバリアンスを正しく見積もることができるか明らかではない．実際，我々は本研究において
ジャックナイフ法により共分散を見積もり，以下に述べるようなより信頼できる手法から計算した
ものと比較した場合，前者は全スケールにおいて分散の値を大きく過小評価してしまい，その結果
宇宙論パラメータへの誤差の過小評価につながってしまうことを発見した．同じような傾向がPope

& Szapudi (2007)にも見られる．
コズミックバリアンスを正しく含んだ共分散行列の見積もりにおいて最良の方法は，おそらく疑

似カタログを作るために必要な回数のN 体シミュレーションを走らせることである．これは非線
形の物理も取り入れられて非常に厳密な方法であるが，ダークマター粒子の重力相互作用を解くこ
とになり，それを∼ O(103) もの回数繰り返すため，数値計算上，非常に時間がかかり，現実的で
はない．
本研究では，我々は共分散行列の計算に必要な疑似カタログを作るために，一般に公開されてい

る Second-order Lagrangian Perturbation Theory (2LPT)コードを用いた (Crocce et al., 2006)．
2LPTコードは，2次のラグランジュ摂動論 (2.3.3節)を用いてダークマター粒子を分布させる．こ
れを用いて，ガウシアンの線形ゆらぎに加えて 2次の非線形クラスタリングと赤方偏移変形まで含
んだ分布を得ることができる．インプットのパラメータとして，Ωm = 0.27, ΩΛ = 0.73, h = 0.7,

σ8 = 0.8 を採用し，(1600h−1Mpc)3 のシミュレーションボックスに 2563の粒子を用いた．そして
これらのパラメータに加えて Ωb = 0.045 を仮定して，公開されている CMBfastコード (Seljak &

Zaldarriaga, 1996) によって遷移関数を計算した．LRGは，強くバイアスされたサンプルであるこ
とが知られており (Zehavi et al., 2005)，2LPTから生成したカタログに銀河バイアスを植え込む
ために，我々は eαδ に比例する確率で粒子を選び出した．ここで密度ゆらぎ δ は，HOPと呼ばれ
る粒子分布にグループを同定するコード (Eisenstein & Hut, 1998) を用いて計算した．HOPコー
ドの密度を計算する部分は，ワシントン大学のN -Body Shopに置かれているフリーのソフトウェ
アである，smoothコード1が使われている．α は人工的なバイアスパラメータで，観測された密度
ゆらぎの振幅に合うように実験的に選ばれる．ここでは，計算した相関関数の振幅と，解析に用い
る 40h−1Mpc 以上のスケールで最もよく合う α = 1.5 という値を採用した．そして，実際の LRG

サンプルと同じ数密度，体積を持つようにシミュレーションボックスを切り取り，疑似カタログを
作成した．この手法を用いると，1つの疑似カタログを約 10分で作成することができる．最終的に
独立な初期条件の元で，2500個の疑似カタログを作成し，それぞれにおいて相関関数を計算し，そ

1http://www-hpcc.astro.washington.edu/tools/smooth.html
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図 5.8: 観測された LRGと 2次の摂動論から作った疑似カタログの 1変数相関関数の比較．横軸
は対数スケールでプロットしているのに対し，縦軸は線形スケールである．赤の点は角度平均した
LRGの相関関数で，誤差棒は 5.4節で記述した共分散行列の対角成分を表している． 黒の実線は，
疑似カタログから計算した相関関数の平均値を示している．これらのプロットに見られるバリオン
ピークは，図 5.7のバリオンリッジを積分することによって得られる．

して

(C)ij ≡ Cov(ξi, ξj) =
1

N − 1

N∑
l=1

(ξl
i − ξ̄i)(ξl

j − ξ̄j), (5.6)

によって共分散行列を計算した．N = 2500 は疑似カタログの数，ξl
i は l番目の疑似カタログの i番

目のビンにおける相関関数の値，そして ξ̄i は ξl
i の全カタログの平均値である．それぞれの疑似カ

タログから計算した相関関数を平均したものは，観測と 1次元 (図 5.8) 及び 2次元 (図 5.9)の両方
の解析において 1 − σ の誤差の範囲でよく一致している．この疑似カタログは，測定した LRGの
相関関数の誤差の見積もりのみに用いる．すなわち，これらの図に示した平均した相関関数は以下
の解析には用いない．α の値を大きくして銀河のセレクションを行うと，バリオンピークのスケー
ルでより観測に合わせることができるが，逆に小スケールでの食い違いを大きくしてしまう．しか
しこれは理論的予想による傾向と一致している (Eisenstein et al., 2005, 図 3)．
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図 5.9: (右)LRGの非等方相関関数 (図 5.7の右側と同じプロット)．(左)疑似カタログから計算し
た非等方相関関数を，全カタログにわたって平均値したもの．それぞれのカタログの相関関数と平
均との差が共分散行列の計算に用いられる．さらにこれらのプロットを角度平均すると図 5.8が得
られる．

5.4.2 Consistency Check of the Full Covariance Matrix

我々は，前節の方法で得られた共分散行列に対して以下のような整合性チェックを行った．まず，
作成した 2500個の疑似カタログから 30個の相関関数を選び出す．そしてそれぞれの相関関数を観
測された LRGサンプルのものとみなして，5.6節で詳しく説明する χ2統計量を計算し，インプッ
トの宇宙論パラメータである Ωm と h を制限し，そしていくつの疑似カタログがインプットパラ
メータの値を 68% と 95% の信頼水準に含むかをチェックした．もし共分散の振幅が妥当な大きさ
であれば，全ての疑似カタログから得た 68% の誤差棒のうち，68% がインプットパラメータを含
むはずである．我々が用いた非等方相関関数 ξ(s⊥, s‖) によると，30個の疑似カタログのうち，Ωm

に対しては 22及び 28個が 68% 及び 95% の信頼区間に含まれ，h に対しては 17及び 28個がそ
れぞれ含まれた．故に，我々が得た共分散行列は非常にリーズナブルな振幅を持ち，以降の宇宙論
パラメータの推定に適用することができると結論づけた．チェックのために 30個のカタログしか
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図 5.10: 15個の疑似カタログの非等方相関関数と共分散行列に関しての，Ωm と h のインプットの
値の再現性．横軸はそれぞれの疑似カタログを表し，縦軸はΩm と h の値を示し、水平に引いた黒
の破線はそれぞれのインプットの値である．赤の実線と黒の破線の誤差棒はそれぞれ，68%, 95%

の信頼区間を表している．これらの 15個の結果を見ると，68% の信頼区間については Ωm は 10

個，h は 11個含まれており，95% の区間についてはそれぞれ 14個，15個含まれている．

使わない理由は，全ての疑似カタログに対してテストを行うこと，すなわちパラメータ空間におい
て χ2 統計量を 2500回計算することは非常に計算時間がかかるためである．図 5.10は，その 30個
からランダムに選んだ 15の結果について示している．ここで半分の結果しか示していない理由は，
30個全ての結果をプロットすると返って図が見えにくくなるためである．

5.5 Theoretical Predictions

5.5.1 Analytical Formula of Anisotropic 2PCF

赤方偏移サーベイにおける理論的基礎は既に 3章で行ったが，ここで本解析で重要となる理論及
び用いる公式を手短にまとめる．
本解析では非等方相関関数の理論モデルとして，線形摂動論に基づいて大角度効果 (Szalay et al.,

1998)と高赤方編移における宇宙論的変形 (Matsubara & Suto, 1996)の両方を考慮して導出され
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た，Matsubara (2000)の解析的公式を用いる．しかしこの公式は非常に複雑な形をしているため，
解析にそのまま用いるのは難しい．ここでは，「相関関数が有限の値を持つスケールは，宇宙の曲率
スケールより十分に小さい」と近似する．WMAPの観測から宇宙は極めて平坦に近く (Spergel et

al., 2007)曲率半径は銀河の相関のスケールより少なくとも 20倍大きいため，非常にリーズナブル
な近似である．この近似によって公式は非常に簡単化し，

ξ(z1, z2, θ) = D(z1)D(z2)
[
b(z1)b(z2)ξ(0)(z1, z2, θ) + f(z1)b(z2)ξ(1)(z1, z2, θ)

+f(z2)b(z1)ξ(1)(z2, z1, θ) + f(z1)f(z2)ξ(2)(z1, z2, θ)
]

(5.7)

と表すことができる (Matsubara, 2004). b(z) は赤方偏移依存する線形バイアスパラメータ，D(z)

ゆらぎの線形成長率でD(z = 0) = 1 で正規化してある．観測される非等方相関関数 ξ(s⊥, s‖) の変
数とは，図 5.6にも表すように式 (5.3)，(5.4)によって関係づいている．
式 (5.7)の右辺の ξ(k) は，実空間の相関関数 ξ

(n)
l と，

ξ(0)(z1, z2, θ) = ξ
(0)
0 (s), (5.8)

ξ(1)(z1, z2, θ) =
1
3
ξ
(0)
0 (s) + A1 cos γ1ξ

(1)
1 (s) +

(
cos2 γ1 −

1
3

)
ξ
(1)
2 (s), (5.9)

ξ(2)(z1, z2, θ) =
1
15

(
1 + 2 cos2 θ

)
ξ
(0)
0 (s) − 1

3
A1A2 cos θξ

(1)
0 (s)

+
1
5

[A1 (cos γ1 − 2 cos γ2 cos θ) + A2 (cos γ2 − 2 cos γ1 cos θ)] ξ(1)
1 (s)

− 1
7

[
2
3

+
4
3

cos2 θ −
(
cos2 γ1 + cos2 γ2

)
+ 4 cos γ1 cos γ2 cos θ

]
ξ
(1)
2 (s)

+ A1A2

(
cos γ1 cos γ2 +

1
3

cos θ

)
ξ
(2)
2 (s)

+
1
5

[
A1

(
5 cos γ1 cos2 γ2 − cos γ1 + 2 cos γ2 cos θ

)
+A2

(
5 cos γ2 cos2 γ1 − cos γ2 + 2 cos γ1 cos θ

)]
ξ
(2)
3 (s)

+
1
7

[
1
5

+
2
5

cos2 θ −
(
cos2 γ1 + cos2 γ2

)
+4 cos γ1 cos γ2 cos θ + 7 cos2 γ1 cos2 γ2

]
ξ
(2)
4 (s). (5.10)

の関係によって結びついている．関数 ξ
(n)
l は，

ξ
(n)
l (s) =

(−1)n+l

x2n−l

∫
k2dk

2π2

jl(kx)
k2n−l

P (k), (5.11)

と定義される．jl は球ベッセル関数である．2点間の共動距離 x12 の形は

x12 ' SK(x12) =
[
S2(z1) + S2(z2) − 2C(z1)C(z2)S(z1)S(z2) cos θ − KS2(z1)S2(z2)(1 + cos2 θ)

]1/2

(5.12)
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と与えられる. S(z), C(z) は,

SK(x) ≡ SK [x(z)]

=


sinh(

√
−Kx)√

−K
K < 0

x K = 0
sin(

√
Kx)√

K
K > 0

(5.13)

CK(x) ≡ dSK

dx
(z)

=


cosh

[√
−Kx

]
K < 0

1 K = 0

cos
[√

Kx(z)
]

K > 0

(5.14)

となる．γ1 は赤方偏移 z1 の視線方向と 2点の間隔 s の間の角，γ2 も同様に z2　の点の視線方向
と s の間の角である (図 5.6). 球面三角法を用いると, 上記の量の間に

cos γ1 =
S(z1)C(z2) − C(z1)S(z2) cos θ

SK(x12)
(5.15)

という関係があることがわかる．cos γ21 は z1 ↔ z2 の入れ替えによって得られる. A1, A2 は 2点
間のクラスタリングの赤方偏移進化や選択関数が無視できない場合に必要となり, 次のように与え
られる：

A1 = SK(x12)H(z1)
d

dz1
ln[H(z1)D(z1)f(z1)n(z1)] (5.16)

これも同様に A21 は z1 ↔ z2 の入れ替えによって得られる. z1, z2 の差に対して, 微分の中の
H(z1)D(z1)f(z1)n(z1) の変化が小さければ, A12, A21 の項は落とすことができる.

図 5.7の左半分は，中心の赤方偏移を 0.34とした赤方偏移空間の非等方相関関数の理論曲線を
表している．宇宙論パラメータは，Ωm = 0.218, Ωb = 0.0473, h = 0.702, σ8 = 0.660, b = 1.55,

ns = 1，w = −1，そして平坦宇宙を仮定している．前の 5つのパラメータは，次節で見るように
LRGの非等方相関関数によって得られたベストフィットパラメータ，そして後ろの 2つのパラメー
タは標準の値である．

5.5.2 Cosmological Implications of Anisotropic 2PCF

本研究を通して，簡単のために平坦宇宙モデルを仮定する．そのため，我々がモデリングの際に
考慮する宇宙論パラメータは以下の 7つ，すなわちΩm, h, Ωb, ns, w, σ8, b である．統計量への宇宙
論パラメータの依存性に関しては，3章で詳細に議論されている．ここでは解析において重要とな
る点のみを手短に述べる．
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Shape of the Mass Power Spectrum

非等方相関関数への物理的効果は大きく 3種類に分けられる．1つ目は共動空間における質量パ
ワースペクトルの形状であり，Ωm, Ωb, h, ns に依存し，さらに振幅は正規化のパラメータ σ8 に
よって決まる．スペクトル指数 ns は大スケールでのパワースペクトルの傾きを決めるパラメータ
であるため，大規模構造のみからは精度良く決まらないが，CMBのパワースペクトルからよく決
まる．そのためLRGサンプルのみを用いた解析では ns は重要ではないが，次の 5.6.5節でWMAP

データと組み合わせた解析を行うため，一貫性のために ns はフリーパラメータとして扱う．

Dynamical Redshift Distortion Effect

2つ目の効果は，銀河の固有速度によって引き起こされる速度歪み，あるいは力学的赤方偏移変
形と呼ばれる効果である．線形スケールの，構造を視線方向に歪ませる効果は赤方偏移変形因子
β(z) = f(z)/b(z) に依存する．ここで f(z) = d lnD/d ln a，D(z) と b(z) はそれぞれ，赤方偏移 z

における線形成長率と線形バイアスである．D(z) はΩm とw に依存し，さらに平坦宇宙を仮定し
ているためダークエネルギーの密度パラメータはΩDE = 1−Ωm と表される．しかし本解析ではパ
ワースペクトルの振幅 σ8 をフリーパラメータとしているため，線形成長率へのパラメータ依存性
はあまり有効ではない．

Geometric Distortion Effect

3つ目の物理的効果は幾何学的変形で，ハッブルパラメータH(z) と角径距離DA(z)，すなわち
Ωm = 1−ΩDEとw に依存する．赤方偏移サーベイでは距離が h−1Mpcの単位で測られるため，h

の依存性は消える．バリオンリッジは共動空間において等方的な構造をなすため，その非等方性は
主に幾何学的変形によるものとなる．

Galaxy Biasing and Clustering Evolution Effects

本解析は線形領域の構造に着目し，簡単のためにバイアスはスケール不変かつ線形バイアスを仮
定する．通常の 1次元相関関数 ξ(s) ではバイアス b は完全に σ8と縮退するが，我々の用いる 2次
元の非等方相関関数は，赤方偏移変形パラメータ β を通して b を測ることができるため，この縮退
をある程度解くことができる．以下の解析では，我々は σ8 と b を独立なパラメータとして扱うこ
ととする．これらの代わりに，観測とより密接に関連した β と bσ8 を独立なパラメータと選ぶこと
もできるが，これらの選択は以下の結果に影響を与えない．
我々は，観測した LRGの相関関数を，平均の赤方偏移 z = 0.34 における関数と考えている．そ

のため，サーベイ体積内におけるクラスタリングとバイアスの進化を無視していることになる．厳
密に言うと，進化の効果は広い赤方偏移の範囲をもつ大規模な赤方偏移サーベイにおいては無視
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できない (Yamamoto & Suto, 1999). 例えば，SDSS クエーサーサンプルにおいては進化の効果
が顕著に現れる (Yahata et al., 2005). しかし我々の用いる LRGサンプルの範囲は，クエーサー
(0.16 < z < 2.24)に比べても比較的小さい．また，観測された非等方相関関数の S/N はあまり高
くない．確かに，サーベイの端から z = 0.34 までで密度ゆらぎの進化の 20% 弱程度あるが，非等
方相関関数及び宇宙論パラメータの制限への影響はエラーのレベルよりも無視できるほど小さい．

Wide-Angle Effect

LRGサンプルの平均の赤方偏移は z ∼ 0.34で，我々が考慮するクラスタリングのスケールは 5.6

節で見るように 200h−1Mpc までである．すなわち，観測者から 2つの銀河を見込む角度 (図 5.6の
θ)は最大で≈ 12◦ となる．大角度効果を無視する近似は & 10◦ では正しくないため，SDSS LRG

サンプルの解析ではこの一般的な公式を用いることが望ましい．
解析に用いる LRGサンプルに対して実際に式 (5.16)のAi の値を計算してみると，0.2 より小さ

い値をとる. そのため，積A1A2 の入る項は無視できるほど小さくなる．さらに，A1 とA2 のどち
らかを含む項は，distant-observer 近似を仮定すると消える．大角度効果は重要であるがそれほど
大きくはないため，これらの項は落とすことにする．最終的に大角度効果は残った項に含まれる．

5.6 Constraints on Cosmological Models

この節では，SDSS LRGサンプルの非等方相関関数によって宇宙論パラメータを制限する方法と
結果を記述する．5.6.1節では，まず解析に必要な準備を記述と方法論を述べる．次に 5.6.2節で，
ゆらぎの振幅に関するパラメータの縮退について議論する．5.6.3節でΩm, Ωb, h といった基本的
な宇宙論パラメータ，5.6.4節ではダークエネルギーの密度パラメータと状態方程式パラメータへの
制限を与える．これらは全て，他の観測とは独立に SDSS LRGのみからの制限を考える．最後の
5.6.5節では，WMAPの 3年目の結果と組み合わせることによって，さらに強い制限を与えること
を目標とする．

5.6.1 Setup and Methodology

宇宙論パラメータの制限は，5.4節で計算した共分散行列を用いて，χ2 統計量を計算することに
よって行う．5.5節で述べたように，平坦宇宙を仮定し，Ωm(= 1 − ΩDE), Ωb, h, ns, w, σ8, b の
7次元パラメータ空間を考える．観測データを理論と比較する際，まず与えたパラメータセットに
対して赤方偏移空間における非等方相関関数の理論式 ξ(z1, z2, θ)を計算する．そしてその相関関数
を，Ωm = 0.3, ΩΛ = 0.7 を仮定することによって人工的な共動空間の相関関数 ξ(s⊥, s‖) に変換す
る．このパラメータセットは，5.3節においてそれぞれの銀河までの距離を測定する際に仮定した
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ものと同じ値である．このような人工的な空間を導入する理由は，赤方偏移空間で直接解析を行っ
てしまうと，物理的スケールが視線方向に歪んでしまうためである．
線形摂動論に基づいて導出した理論的公式 (Matsubara, 2000, 2004)は，非線形重力の効果や，

finger-of-godのような非線形赤方偏移変形は含まれない．そのため，我々は 40h−1Mpc 以下のス
ケールの観測された相関関数は用いない．さらに，非等方相関関数の視線方向の成分はノイズが
大きく (Bernstein, 1994), また大スケールにおいても線形理論からずれることが知られているため
(Scoccimarro, 2004)，視線方向のデータ (s⊥ < 10h−1Mpc)も解析には用いない．最終的に，パラ
メータの制限は視線方向を除いた 40 < s < 200h−1Mpc の範囲で行う．一方で，線形理論を超える
システマティックな影響をチェックするために 60 < s < 160h−1Mpc の範囲においても解析を行う．
非等方相関関数のデータのビンの数は，40 < s < 200h−1Mpc の範囲で 574，60 < s < 160h−1Mpc

の範囲で 330である．χ2 統計量は，

χ2(~θ) =
Nbin∑
i,j

(ξobs
i − ξmodel

i (~θ))[Cov(ξi, ξj)]−1(ξobs
j − ξmodel

j (~θ)) (5.17)

と与えられる．~θ は考えている宇宙論パラメータセットである．例えば，~θ = (Ωm, Ωb, h, ns, σ8, b)

の 6次元パラメータ空間を考えた場合，χ2 は 6変数関数となる．和は，データのビンに対してな
される．考慮する宇宙論パラメータの「最も尤もらしい値」は，式 (5.17)を最小にする値である．
あるパラメータ空間において信頼区間を制限するためには，宇宙論パラメータに対する確率分布

関数を定義する必要がある．我々が興味あるのは，データから計算される尤度関数 P (~d|~θ) ではな
く，むしろ ~θ の値，すなわち P (~θ|~d) である．前者から後者の形を得るために，初等的な確率論の
関係式を用いる；

P [B ∩ A] = P [B|A]P [A] = P [A|B]P [B]. (5.18)

A = ~d, B = ~θ とおけば，ベイズの定理として知られる

P [~θ|~d] =
P [~d|~θ]P [~θ]

P [~d]
(5.19)

が得られる．分母は，左辺を ~θ について積分すると 1にならないといけないことから，分子を ~θ に
ついて積分したものであることがわかる．P [~θ] は事前確率と呼ばれるもので，P [~d|~θ] にかかる重
みである．他の観測からの制限を用いない場合は，事前確率は単に 1である．そのため，本解析に
おいても，WMAPの 3年目のデータと一緒に解析する 5.6.5節以外の節では P [~θ] = 1 であり，単
純に P [~θ|~d] ∝ P [~d|~θ] となる．
我々はデータ，すなわちここでは相関関数は正規分布に従うと仮定し，そのためパラメータが与

えられたときの確率分布関数は多変量正規分布 (例えば， Lupton, 1993)で表され，

L =
1

(2π)Nbin/2|Cov|1/2
exp

−1
2

Nbin∑
i,j

(ξobs
i − ξmodel

i (~θ))[Cov(ξi, ξj)]−1(ξobs
j − ξmodel

j (~θ))


=

1
(2π)Nbin/2|Cov|1/2

exp
(
−1

2
χ2(~θ)

)
(5.20)
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となる．指数の前のファクターは定数であるので，事前確率が 1のときのM 次元の宇宙論パラメー
タ空間の確率分布関数は，式 (5.19)から

P [~θ|~d] =
exp

(
−χ2(~θ)/2

)
∫

. . .
∫ ∞
−∞ dMθ exp

(
−χ2(~θ)/2

) (5.21)

となる．以降では最大で 6次元のパラメータ空間を扱うが，確率分布関数をプロットする際には，
2次元以下にまで次元を落とす必要がある．次元を落とす際に他のパラメータを固定すると，その
分の情報が落ちてしまうため，不要なパラメータを積分 (marginalization)するという方法が用い
られる．M 次元パラメータ空間から，i, j 番目のパラメータの 2次元コントアを描く際は，i < j

とすると，

P [θi, θj |~d] =
∫

. . .

∫ ∞

−∞
dθ1 . . . dθi−1dθi+1 . . . dθj−1dθj+1 . . . dθMP [~θ|~d], (5.22)

さらに i番目のパラメータの 1次元の分布関数を求める際は，

P [θi|~d] =
∫ ∞

−∞
dθjP [θi, θj |~d] (5.23)

とすればよい．式 (5.22)あるいは (5.23)において，例えば P ≥ 0.68 となる範囲がそれぞれ，2次
元，1次元の 68% (パラメータの確率分布を正規分布と仮定すると 1 − σ) 信頼区間ということに
なる．

5.6.2 σ8-b Degeneracy

まず，主要な宇宙論パラメータの制限を行う前に，クラスタリングの振幅に関連するパラメータ，
σ8 と b の振る舞いについて考える．図 5.11は，式 (5.22)と式 (5.23) を用いて計算した σ8 と b の
確率分布関数を示している．ここでw = −1 を仮定し，その他の 4つのパラメータΩm, Ωb, h, ns

は積分してある．その結果，40 < s < 200h−1Mpc のスケールでフィットによって，それぞれのパ
ラメータに対して σ8 = 0.66+0.289

−0.216, b = 1.55+1.42
−0.75 (68% C. L.) という制限が得られた．5.5節でも述

べたように，b と σ8 は強く縮退しており，相関関数の振幅は積 bσ8 に比例する．赤方偏移空間の
速度変形の情報による相関関数の非等方性によって、この縮退はある程度は解くことができる．し
かし，速度変形が強く効く 40h−1Mpc 以下のスケールの情報を用いていないため，CMBや高次相
関の情報を用いることなく本解析から独立に制限を与えることは依然として難しい．本論文では，
他のデータを用いず，LRGの相関関数の情報のみを用いてパラメータへの制限を与えることを目
標としている．そのため以下の解析では，σ8 と b の両方を常に積分することにする．
図 5.12に，b の代わりに β(z = 0.34) をフリーパラメータとした場合の確率分布を示しておく．b

と β の変換は Ωm を介してなされる．また，銀河の特異速度変形の寄与と幾何学的変形の寄与は，
バリオン音響振動のスケールを除くと分離できないため，β とΩm の間には強い縮退が存在するこ
とになる．40 < s < 200h−1Mpc のスケールでのフィットによると，β(z = 0.34) = 0.274+0.245

−0.1376 と
いう制限が得られる．
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図 5.11: クラスタリングの振幅に関する σ8 と b の確率分布関数．対角線の 2つの図は，それぞれ
のパラメータに対する 1次元関数で，Ωm, Ωb, h, ns と， σ8 と b の一方は積分してある．左下の図
は，2次元での関数で，内側から 68%, 95%, 99% の信頼区間を表している．赤の実線と黒の破線は
それぞれ，40 < s < 200h−1Mpc, 60 < s < 160h−1Mpc のスケールでフィットを行ったものに対応
している．

5.6.3 Main Results

次に我々は，前説で議論したσ8 と bを積分し，4つの基本的な宇宙論パラメータΩm,Ωb, h, ns に着
目する．図 5.13はw = −1を固定したときの，4つのパラメータの 1次元及び 2次元確率分布関数を
表している．40 < s < 200h−1Mpcのスケールのデータから，Ωm = 0.218+0.047

−0.037, Ωb = 0.0473+0.0157
−0.0160,

h = 0.702+0.187
−0.117, ns = 1.122+0.152

−0.183 (68% C.L.) という制限が得られた．すべての宇宙論パラメータ
のベストフィットの値とそのエラーは，表 5.1にまとめられている．4つ全てのパラメータのベスト
フィットの値は，40 < s < 200h−1Mpc と 60 < s < 160h−1Mpc のフィットで，68% のエラー内で
よく一致している．この結果は，線形理論で記述できない系統的な効果は，現在の解析の精度では
十分に小さいことを示唆している．Ωm や Ωbへの制限は，より広いスケールの情報を使うことに
よってファクターで 2ほど改善したが，h に関してはあまり改善されなかった．ns はパワースペ
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図 5.12: Ωm と β の 2次元確率分布関数．40 < s < 200h−1Mpc のスケールでのフィットの結果の
みを示してあり，コントアは内側から 68%, 95%, 99% の信頼区間を表している．

クトルの傾きを変えるパラメータであるため，非常に長い範囲の情報が必要となる．そのため大規
模構造の情報のみからでは制限はほとんどつかないが，5.6.5節でWMAPのデータと結びつける
際にはよく制限されるパラメータであるため，制限に一貫性をもたせるためにここでもフリーパラ
メータとしている．パワースペクトルの形への依存性として，Ωm と Ωb の間には縮退が存在する
が，この解析は角度平均した 1次元相関関数に比べて線形スケールの速度変形の情報をくまなく用
いているため，Ωb を固定することなくΩm に強い制限が得られた．Ωm とΩb の 2次元確率分布関
数における縮退の方向は，式 (3.23)で表した再結合時の音地平線が一定となる線に対応している．
さらにΩm のベストフィットの値は，Percival et al. (2007b)による LRGのみを用いた独立な解析
から得られた制限 Ωm = 0.22 ± 0.04 (0.01 < k < 0.06hMpc−1) と極めてよく一致している．さら
に，WMAP3年目のデータの CMBの角度パワースペクトルから得た制限ともよく一致している．
我々が得たΩm の値は一見，同じサンプルを用いたEisenstein et al. (2005)のΩm = 0.273±0.025

という結果と (有意ではないが)食い違っているように見える．解析方法が互いに大きく異なるた
め，これは驚くべきことではない．彼らの解析は，角度平均した 1次元相関関数に基づいており，
そして我々より小スケールの情報 (s < 40h−1Mpc)も使っている. さらに彼らは，バリオン密度を
Ωbh

2 = 0.024 と固定している．我々はΩbh
2 = 0.024 を固定した場合，Ωmh2 = 0.124+0.051

−0.034 という
制限を得た (図 5.14)．これは Eisenstein et al. (2005)の Ωmh2 = 0.130 ± 0.011 という結果とよく
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図 5.13: 基本的なパラメータΩm, Ωb, h, ns の確率分布関数．σ8 と b は積分されている．対角線の
4つの図はそれぞれのパラメータの 1次元の分布関数，その他の図は 4つのパラメータのうちの 2

次元の分布関数を表している．コントアは内側から，68%, 95%, 99% の信頼区間を示している．図
5.11同様，赤の実線は 40 < s < 200h−1Mpc，黒の破線は 60 < s < 160h−1Mpc のスケールで尤
度解析を行ったものである．40 < s < 200h−1Mpc の解析は，自由度 568 に対して χ2 の最小値は
421.5，60 < s < 160h−1Mpc では自由度 324に対して χ2 の最小値は 216.6 となった．
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図 5.14: パラメータΩmh2 の 1次元確率分布関数．h, σ8, b は積分し，Ωbh
2 = 0.024, ns = 0.98 は

固定してある．自由度 570に対し，χ2 の最小値は 422.2 である．

一致している．これらの結果も，表 5.1にまとめてある．
上に得られた全ての制限は，大スケールの情報のみを用いており，またCMBなど他の観測の情

報を一切用いていないため，バリオン音響振動を用いた他の研究に比べて控えめなものとなってい
る．例えば，h への制限は Ωm に比べても悪い．考えられる理由としては，小スケールのデータ
を用いないと，Ωmh2 への制限が音響振動スケール一定の方向と強く縮退する (Eisenstein et al.,

2005, 図 8)．この方向はΩmが一定の方向と平行となるが，一方 hが一定の方向と交差しているこ
とが挙げられる (Eisenstein et al., 2005, 図 10)．

5.6.4 Dark Energy Constraints

ダークエネルギーの制限は，非等方相関関数のもっとも興味深い応用の一つである．5.5節で記述
したように，我々は非等方相関関数の全体のシェイプだけでなく，バリオンリッジのスケールによっ
て幾何学的な変形の情報も用いている．この情報によって，視線方向のスケールからハッブルパラ
メータ，それに垂直な方向のスケールから角径距離を独立に制限することができる．Matsubara &

Szalay (2002)が示したように，現行の赤方偏移サーベイの中で，SDSS LRGサンプルはダークエ
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ネルギーの性質を探るには最も適したサンプルである．しかし，この比較的低赤方偏移のサーベイ
では現在の w の値だけではなく，その進化まで調べるのは依然難しい．そのため，ここでは w は
フリーパラメータとするが定数と仮定，すなわち時間進化までは考えないこととし，さらにバリオ
ン密度を Ωbh

2 = 0.024 を固定する．後者の値は，WMAPデータ (Spergel et al., 2007)やビッグ
バン元素合成 (Burles et al., 2001)から非常に精度良く決定されている．図 5.15に，ΩDE と w の
確率分布関数を示す．40 < s < 200h−1Mpc のスケールのフィットに対して，ΩDE = 0.770+0.051

−0.040,

w = −0.93+0.45
−0.35 という制限が得られた．Ωbh

2 以外のパラメータは積分してある．図 3.7に示した
ように，脱結合時の音地平線スケールに対して，ΩDE と w の間に縮退が存在する．
図 5.15の左下のパネルには，非等方相関関数を計算する際のインプットに no-wiggle近似のパ

ワースペクトル (Eisenstein & Hu, 1998)を用いた場合のダークエネルギーへの制限もプロットして
ある．この場合，バリオンリッジの情報は失われ，相関関数の形状のみしか寄与しないため，デー
タと良くフィットしない．故に，ダークエネルギーのパラメータを制限する際にはバリオンリッジ
の情報も大きく寄与している．図 5.16の右側に，この no-wiggle近似を用いた場合の非等方相関関
数の理論曲線をプロットしておく．

5.6.5 Combining with the WMAP Results

これまでは，SDSS LRGのデータのみを使ってパラメータにどれだけ制限が与えられるかを調
べてきた．これは，それぞれの観測データの解析結果を独立にチェックするという意味で非常に重
要であるが，得られる制限は当然ながら弱くなってしまう．ここまで見てきた制限は他の独立な観
測や解析と非常にコンシステントな結果を与えていたので，ここではWMAPの 3年目のデータを
使ってCMBの角度パワースペクトルの情報 (Spergel et al., 2007) を組み合わせて，さらに強い制
限を与えることを行う．この場合，P [~θ] は一様ではなく，WMAPの事前確率が用いられることに
なり，式 (5.21)は，

P [~θ|~d] =
exp

(
−χ2(~θ)/2

)
P [~θ]∫

. . .
∫ ∞
−∞ dMθ exp

(
−χ2(~θ)/2

)
P [~θ]

(5.24)

と書き換えられる．
WMAPデータとしては，マルコフ連鎖モンテカルロ (Markov Chain Monte Carlo; MCMC)法

による結果を用いる (Tegmark et al., 2006)．MCMC法は，我々が解析で用いたパラメータ空間を
格子状に区切ってχ2を計算するよりも圧倒的に計算が速い手法であり，パラメータの次元が多いと
きに威力を発揮する．WMAPのパラメータ空間は，(τ, Θs, ΩΛ, Ωch

2, Ωbh
2, ns, As) を選ぶ．こ

こで τ は光学的厚み，Θs はCMBのアコースティク角度スケールである．As はスカラーゆらぎの
振幅で，LRGの σ8 への事前確率を与える．式 (5.24)及び式 (5.22), (5.23)を使って，WMAPデー
タから得られた CMB角度パワースペクトルと SDSS LRGの非等方相関関数の制限を組み合わせ
た結果を，図 5.17 に示す．これらの 2つの観測を組み合わせることによって，Ωm = 0.240+0.019

−0.025,
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図 5.15: ダークエネルギーの密度パラメータ ΩDE と状態方程式 w への制限．図 5.11，5.13同様，
左下の図は 2パラメータの確率分布関数で，Ωbh

2 = 0.024 は固定し，h, ns, σ8, b は積分してあ
る．コントアは内側から 68%, 95%, 99% のパラメータの信頼区間をしめしている．赤の実線と黒の
破線は，40 < s < 200h−1Mpcと 60 < s < 160h−1Mpc のスケールのフィットを表している．それ
ぞれ，χ2 の最小値は 568の自由度に対して 421.2，324の自由度に対して 216.4 である．左下のパ
ネルのマゼンタのコントアは，no-wiggle近似の遷移関数を用いて 40 < s < 200h−1Mpc のスケー
ルで行った際の 68% の信頼区間を表している．
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図 5.16: no-wiggle近似 (Eisenstein & Hu, 1998)を用いた非等方相関関数とバリオンリッジの入っ
たものとの比較．黒色の破線は ξ < 0，赤色の細い実線は 0 ≤ ξ < 0.01 で, コントアの間隔はそれぞ
れ 0.00125 と 0.0025 である．赤色の太い実線は 0.01 ≤ ξ で，間隔は対数スケールで 0.25 でる．プ
ロットする際に仮定した宇宙論パラメータは図 5.7と同じで, Ωm = 0.218, Ωb = 0.473, h = 0.702,

σ8 = 0.66, b = 1.55, w = −1,　そして ns = 1 である.

Ωb = 0.0414+0.0023
−0.0024, h = 0.718+0.023

−0.020, ns = 0.947+0.016
−0.015, σ8 = 0.736+0.050

−0.062, そして b = 2.15+0.28
−0.36 とい

う強い制限が得られた．
ダークエネルギーの状態方程式w への制限を考える際は、上の７パラメータにさらにw を加えて

考える。このパラメータ空間では，CMBの制限のみではパラメータ間に縮退が生まれるため，LRG

による大規模構造の情報がその縮退を解くための情報を与えることになる．WMAPと LRGを組み
合わせた解析による制限を図 5.18に示す．68%の信頼区間は，ΩDE = 0.772+0.024

−0.033，w = −0.97+0.12
−0.11

と得られた．
これらの結果もすべて表 5.1にまとめられている．我々が得た制限は，ベストフィットの値及びそ

のエラーともに，宇宙背景放射と大規模構造を組み合わせた解析の先攻研究 (e.g., Tegmark et al.,

2006; Spergel et al., 2007)と非常に無矛盾な結果を与えている．LRGのみの解析からでは，限ら
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図 5.17: WMAPの 3年目のデータによる宇宙論パラメータ Ωm, Ωb, h, ns の制限．対角線の 4つ
の図は積分した 1次元の分布関数，その他の図は 4パラメータのうちの 2次元の分布関数を表して
いる．これまで同様，コントアは内側から 68%, 95%, 99% の信頼区間を示している．緑の破線は
WMAPのみから得られたパラメータの制限，赤の実線はそれに図 5.13 の LRGの制限を組み合わ
せたものを示している．
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図 5.18: WMAPの 3年目のデータによるダークエネルギーに関するパラメータ ΩDE, w の制限．
対角線の図は積分した 1次元の分布関数，左下の図は ΩDE-w の 2次元分布関数を表している．コ
ントアは内側から 68%, 95%, 99% の信頼区間を示している．緑の破線はWMAP3のみから得られ
たパラメータの制限，赤の実線はそれに図 5.13 の LRGの制限を組み合わせたものを示している．

れたスケールのみを用いてるためにΩmh2 や h に強く制限を与えられないが，CMBの角度パワー
スペクトルと組み合わせることによって大きく改善することができた．
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表 5.1: SDSS LRGの非等方相関関数から得られた宇宙論パラメータへの制限のまとめ
LRG only LRG(40 < s < 200)

Parameter 40 < s < 200 60 < s < 160 +WMAP3 Marginalized Fixed

Ωm 0.218+0.047
−0.037 0.208+0.069

−0.055 0.240+0.019
−0.025 Ωb, h, ns, σ8, b w

Ωb 0.0473+0.0157
−0.0160 0.0462+0.0253

−0.0208 0.0414+0.0023
−0.0024 Ωm, h, ns, σ8, b w

h 0.702+0.187
−0.117 0.656+0.220

−0.120 0.718+0.023
−0.020 Ωm, Ωb, ns, σ8, b w

ns 1.122+0.152
−0.183 1.030+0.144

−0.189 0.947+0.016
−0.015 Ωm, Ωb, h, σ8, b w

σ8 0.660+0.289
−0.216 0.728+0.471

−0.359 0.736+0.050
−0.062 Ωm, Ωb, h, ns, b w

ΩDE 0.770+0.051
−0.040 0.786+0.060

−0.061 0.772+0.024
−0.033 h, ns, w, σ8, b Ωbh

2

w −0.93+0.45
−0.35 −1.07+0.49

−0.46 −0.97+0.12
−0.11 ΩDE, h, ns, σ8, b Ωbh

2

Ωm 0.235+0.040
−0.037 — — h, σ8, b Ωbh

2, ns, w

Ωmh2 0.123+0.048
−0.032 — — h, σ8, b Ωbh

2, ns, w
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我々は，2次元の赤方偏移空間における非等方性を考慮に入れて，SDSS Luminous Red Galaxy

サンプルの相関関数を計算した．特に，銀河の特異速度と幾何学的な効果による相関関数の歪みに
着目した．大スケールにおけるKaiser 効果と，小スケールにおける finger-of-god効果は明瞭に検
出された．バリオン音響振動の 2次元構造であるバリオンリッジは，共動空間において真円に近い
構造となる．我々は，測定した LRGの非等方相関関数にバリオンリッジの兆候を発見した．相関
関数の共分散行列は，密度ゆらぎの 2次のラグランジュ摂動論に人工的なバイアスを植え込むこと
によって疑似カタログを生成し，それから作成した．そして測定した非等方相関関数を線形理論と
比較することによって宇宙論パラメータへの制限を行った．
我々は，WMAPなど他の観測結果を用いず，SDSSの非等方相関関数による独立な宇宙論パラ

メータの制限を行った．そして 40 < s < 200h−1Mpc のデータを用いて，Ωm = 0.218+0.047
−0.037,

Ωb = 0.0473+0.0157
−0.0160, h = 0.702+0.187

−0.117, ns = 1.122+0.152
−0.183 という制限を得た．また，バリオン密度

の値を Ωbh
2 = 0.024 と固定することによって，ダークエネルギーに関するパラメータについて

も ΩDE = 0.770+0.051
−0.040, w = −0.93+0.45

−0.35 という制限を得ることに成功した．これらの制限は，非等
方相関関数の全体の形状と，バリオンリッジのスケールを含む幾何学的変形の情報の両方から得
られている．この結果によって，構造の非等方性を厳密に考慮すれば LRGの解析のみでも w を
制限することが可能であることを示した．クラスタリングの振幅に関するパラメータに関しては，
σ8 = 0.66+0.289

−0.216，b = 1.55+1.42
−0.75 という制限が得られた．これら 2つのパラメータは強く縮退してい

るが，その縮退は相関関数の非等方性から赤方偏移変形パラメータ β を通してある程度緩和するこ
とができる．b の代わりに β(z = 0.34) をフリーパラメータとすると，β(z = 0.34) = 0.274+0.245

−0.102

という制限が得られた．さらに，WMAP 3-year で得られたCMBパワースペクトルのプライアー
を入れると，上記のパラメータにより強い制限が得られた．これらの制限は全て，文献に挙げた先
行研究と非常にコンシステントな結果を与えている．
本研究は，以下に述べる 2つの問題を考えることによってより改善されると期待できる．まず 1

点目は，重力進化，赤方偏移変形，銀河バイアスの非線形性の考慮である．バリオンのピークは
∼ 100h−1Mpc という非常に大スケールに現れるが，相関関数のピーク自身のサイズは∼ 10Mpc 程
度である．そのため，非線形性はピークの特徴に影響を及ぼす可能性がある．実際にこの影響は，1次
元解析においてはN体シミュレーション，高次の摂動論，繰り込み群といった様々な方法で調べられ
始めている (Meiksin et al., 1999; Seo & Eisenstein, 2005; Springel et al., 2005; Jeong & Komatsu,

2006; Crocce et al., 2007; Nishimichi et al., 2007; Taruya & Hiramatsu, 2007; Matsubara, 2007)．
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図 6.1: 密度ゆらぎのガウシアンフィルターで線形理論の密度-速度関係によって再現した赤方偏移
空間の物質の相関関数 (Eisenstein et al., 2007a)．黒の実線が z = 49における，すなわち線形の相
関関数で，青の破線が z = 0.3 における相関関数である．バリオンピークがならされてしまってい
るのが見てとれる．赤の鎖線が 10h−1Mpc のガウシアンフィルタリングによって復元した相関関
数で，マゼンタの破線が finger-of-god効果も考慮したものである．

バリオンのピークの非線形効果による散逸は，うまくモデル化され，図 6.1に表したように線形密度
場のバリオンピークが再現できることが示された (Eisenstein et al., 2007a,b)．さらに，赤方偏移空
間の相関関数の全体の形状も非線形効果による影響を受けることがわかった (Scoccimarro, 2004)．
Scoccimarro (2004)の結果によると，ランダムガウス場における赤方偏移空間の相関関数の視線方
向の成分は，十分に大スケールにおいても非線形効果を受けることになる．本研究では安全のため
に視線方向のデータを用いなかったが，将来の解析ではこの効果を正しく考慮する必要がある．さ
らに難しい問題として，最近の理論的および数値的な研究によって，銀河バイアスは大スケールに
おいてもスケール不変にはならないことが明らかになってきた (例えば， Schulz & White, 2006;

Smith et al., 2007; Coles & Erdoğdu, 2007)．これは銀河サーベイから宇宙論パラメータを見積もる
際に非常に深刻な問題となる (Blanton et al., 2006; Percival et al., 2007b; Sánchez & Cole, 2007)．

2つ目の問題は，測定した相関関数における共分散行列の計算である．5.4節で述べたように，我々
は 2次のラグランジュ摂動論によって共分散行列を見積もった．完全な非線形性が含まれる N 体
シミュレーションを使うと，より厳密な共分散行列が得られる．しかしこの方法は非常に計算時間
がかかるため，データの自由度の大きい非等方相関関数の共分散行列に必要なだけの独立な疑似カ
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図 6.2: z ∼ 1 のサーベイを想定したシミュレーションによる疑似カタログから計算した相関関数
(赤の点)と理論曲線．2本の理論曲線はどちらもシミュレーションのインプットと同じ宇宙論パラ
メータを仮定しているが，振幅を小スケールで合わせたものとバリオンピークのスケールで合わせ
たものの 2種類使っている．

タログを作成することは今のところ不可能である．2次の摂動論による近似は，本研究で我々が考
慮したスケールでは有効である．しかし，より精密に宇宙論パラメータを決定するために小スケー
ルの情報も用いるには，N 体シミュレーションや，2次のラグランジュ摂動論によって extended

Press-Schechter 理論に従ってハローを分布させるPTHalo (Scoccimarro & Sheth, 2002)のような
手法が必要となる．共分散行列の振幅は得られる宇宙論パラメータの制限のエラーの大きさに直
接的に寄与するため，共分散の見積もりは非常に重要であり，現在精力的に研究されている問題で
ある．
本研究の重要な点は，赤方偏移空間における構造の非等方性を，解析に直接的に取り入れたこと

である．バリオンリッジのピークは，赤方偏移変形の効果を特異速度成分と幾何学的な成分に分割
することができる．特に，幾何学的変形によって生み出される非等方性は，ダークエネルギーの状
態方程式を制限することができる．バリオン振動のスケールを標準ものさしとして使う方法は，パ
ワースペクトルと相関関数の両方に対して理論的に考案されている (Eisenstein & Hu, 1998; Blake

& Glazebrook, 2003; Hu & Haiman, 2003; Seo & Eisenstein, 2003; Matsubara, 2004; Glazebrook

& Blake, 2005)．本研究は，バリオン音響振動の 2次元的構造を実際の観測データに応用し，その
有用性を明らかにした初めての解析である．
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図 6.3: z ∼ 1 のサーベイを想定したシミュレーションによる疑似カタログから計算した非等方相関
関数 (右)と理論曲線 (左)．コントアの意味は図 5.7と同じである．s ∼ 100h−1Mpc スケールのバ
リオンのシグナルがクリアーに現れている．

SDSS LRGサンプルでは，非線形効果によってバリオンの特徴が弱められてしまうため，検出さ
れたバリオンのシグナルは非常に小さいものであった．現在，ダークエネルギーを強く制限するた
めに広く深い銀河サーベイが世界中で計画されている．例えば，Fiber Multi-Object Spectrograph

(FMOS; Kimura et al., 2003), Wide-Field Multiobject Spectrograph (WFMOS; Glazebrook &

Blake, 2005; Bassett et al., 2005), Baryon Oscillation Probe (BOP; Glazebrook et al., 2005), そ
して Hobby-Eberly Dark Energy Experiment (HETDEX; Hill et al., 2004) などが挙げられる．
次世代サーベイを想定したN 体シミュレーションによる疑似カタログHuff et al. (2007)から計

算した 1変数と 2変数相関関数を，それぞれ図 6.2と図 6.3に示す．このシミュレーションは，標
準的な宇宙論パラメータ：Ωm = 0.3 = 1 − ΩΛ, Ωb = 0.046, h = 0.7, n = 1, σ8 = 0.9 を仮定し，
z ∼ 1 において 1.1 h−1Gpc ボックスで 5123 のダークマター粒子を用いている．その中から 368827

個のハローを同定し，相関関数を計算した．この疑似カタログは，上に挙げた将来のサーベイの中
でFMOSに近いものとなっている．SDSS LRGの非等方相関関数 (図 5.7)と図 6.3を比べると，後
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者の方がよりクリアーにバリオンリッジを検出できていることがわかる．実際に次世代サーベイが
なされて，バリオン振動のシグナルが高精度で観測されたとき，本研究で行った非等方相関関数の
解析はダークエネルギーの性質を探る上で重要な手法となることが期待できる．
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付 録A Eisenstein-Hu Fitting Formulae

ここでは，本研究で用いられる遷移関数のフィッティング公式 (Eisenstein & Hu, 1998)をまと
める．

A.1 Full Baryonic effects

バリオン音響振動の効果が入ったフィッティング公式は，バリオンの寄与とコールドダークマター
(CDM)の寄与に分けて

T (k) =
Ωb

Ω0
Tb(k) +

Ωc

Ω0
Tc(k), (A.1)

と表される．

Cold Dark Matter

CDMに対する遷移関数 Tc(k) は，

Tc(k) = fT̃0(k, 1, βc) + (1 − f)T̃0(k, αc, βc) (A.2)

と表され，その係数は次のように表される：

Θ2.7 =
TCMB

2.7K
(A.3)

zeq = 2.50 × 104Ω0h
2Θ−4

2.7, (A.4)

keq ≡ (2Ω0H
2
0zeq)1/2 = 7.46 × 10−2Ω0h

2Θ−2
2.7 Mpc−1, (A.5)

zd = 1291
(Ω0h

2)0.251

1 + 0.659(Ω0h2)0.828
[1 + b1(Ωbh

2)b2 ],

b1 = 0.313(Ω0h
2)−0.419[1 + 0.607(Ω0h

2)0.674],

b2 = 0.238(Ω0h
2)0.223, (A.6)

R(z) ≡ 3ρb/4ργ = 31.5Ωbh
2Θ−4

2.7(z/103)−1. (A.7)

s =
∫ t(zd)

0
cs (1 + z)dt

=
2

3keq

√
6

R(zeq)
ln

√
1 + R(zd) +

√
R(zd) + R(zeq)

1 +
√

R(zeq)
, (A.8)



106 付 録A Eisenstein-Hu Fitting Formulae

q = (k/Mpc−1)Θ2
2.7(Ω0h

2)−1 =
k

13.41keq
, (A.9)

αc = a
−Ωb/Ω0

1 a
−(Ωb/Ω0)3

2 , (A.10)

a1 = (46.9Ω0h
2)0.670[1 + (32.1Ω0h

2)−0.532],

a2 = (12.0Ω0h
2)0.424[1 + (45.0Ω0h

2)−0.582],

β−1
c = 1 + b1[(Ωc/Ω0)b2 − 1], (A.11)

b1 = 0.944[1 + (458Ω0h
2)−0.708]−1,

b2 = (0.395Ω0h
2)−0.0266.

f =
1

1 + (ks/5.4)4
, (A.12)

T̃0(k, αc, βc) =
ln(e + 1.8βcq)

ln(e + 1.8βcq) + Cq2
, (A.13)

C =
14.2
αc

+
386

1 + 69.9q1.08
. (A.14)

Baryons

バリオンに対する遷移関数 Tb(k) は，

Tb =

[
T̃0(k; 1, 1)

1 + (ks/5.2)2
+

αb

1 + (βb/ks)3
e−(k/kSilk)1.4

]
j0(ks̃). (A.15)

と表され，それらの係数は次のように与えられる：

kSilk = 1.6(Ωbh
2)0.52(Ω0h

2)0.73
[
1 + (10.4Ω0h

2)−0.95
]

Mpc−1, (A.16)

αb = 2.07keqs(1 + Rd)−3/4G

(
1 + zeq

1 + zd

)
, (A.17)

G(y) = y

[
−6

√
1 + y + (2 + 3y) ln

(√
1 + y + 1√
1 + y − 1

)]
, (A.18)

s̃(k) =
s

(1 + (βnode/ks)3)1/3
. (A.19)

βnode = 8.41(Ω0h
2)0.435, (A.20)

βb = 0.5 +
Ωb

Ω0
+ (3 − 2

Ωb

Ω0
)
√

(17.2Ω0h2)2 + 1. (A.21)
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A.2 No-wiggle Approximation

最後に，遷移関数に対するNo-wiggle近似の表式を示しておく；

T0(qeff) =
L0(qeff)

L0(qeff) + C0(qeff)q2
eff

,

qeff =
k

h Mpc−1 Θ2
2.7/Γeff . (A.22)

L0(q) = ln(2e + 1.8q), (A.23)

C0(q) = 14.2 +
731

1 + 62.5q
.

Γeff(k) = Ω0h

(
αΓ +

1 − αΓ

1 + (0.43ks)4

)
, (A.24)

αΓ = 1 − 0.328 ln(431Ω0h
2)

Ωb

Ω0
+ 0.38 ln(22.3Ω0h

2)
(

Ωb

Ω0

)2

. (A.25)

s =
44.5 ln(9.83/Ω0h

2)√
1 + 10(Ωbh2)3/4

Mpc (A.26)

(A.27)

このNo-wiggle近似のパワースペクトルの公式は，5.6.4節でバリオン音響振動がダークエネルギー
への制限にどの程度寄与しているかを調べるために用いる．


