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宇宙の歴史

宇宙誕生

１３８億年（宇宙の年齢）

最初の星ができる（~1億年後）

銀河ができる

（~数億年後） 時間

宇
宙
の
大
き
さ

インフレーション (10-32秒)

(超高密度・超高温の宇宙)

宇宙の晴れ上がり

火の玉宇宙ができる（再加熱）

(38万年)



初期宇宙論

- インフレーション，原始密度揺らぎ

- 宇宙の再加熱 (初期宇宙の熱史) 

- 初期宇宙で生成される重力波

宇宙観測データを用いた宇宙論の検証

- 宇宙背景放射，宇宙の大規模構造のデータを用いた検証 
(インフレーション理論，暗黒物質等の検証, …)

- 中性水素21cm線など，小スケール観測を用いた検証
(機械学習を用いたエミュレータなどに関する研究も)

研究分野：宇宙論



例：21cm線グローバル (空間平均) シグナルのエミュレータ

中性水素21cm線のシグナルは宇宙論，
宇宙物理学の様々な情報を含む
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The Hydrogen 21-cm Line
The hydrogen in our galaxy has been mapped by the observation of the 21-
cm wavelength line of hydrogen gas. At 1420 MHz, this radiation from
hydrogen penetrates the dust clouds and gives us a more complete map of
the hydrogen than that of the stars themselves since their visible light won't
penetrate the dust clouds.

The 1420 MHz radiation comes from the transition between the two levels
of the hydrogen 1s ground state, slightly split by the interaction between the
electron spin and the nuclear spin. The splitting is known as hyperfine
structure. Because of the quantum properties of of radiation, hydrogen in its
lower state will absorb 1420 MHz and the observation of 1420 MHz in
emission implies a prior excitation to the upper state.

This splitting of the hydrogen ground state is extremely small compared to
the ground state energy of -13.6 eV, only about two parts in a million. The
two states come from the fact that both the electron and nuclear spins are 1/2
for the proton, so there are two possible states, spin parallel and spin
antiparallel. The state with the spins parallel is slightly higher in energy (less
tightly bound).

In visualizing the transition as a
spin-flip, it should be noted that
the quantum mechanical
property called "spin" is not
literally a classical spinning
charge sphere. It is a description
of the behavior of quantum
mechanical angular momentum
and does not have a definitive
classical analogy.

The observation of the 21cm line of hydrogen marked the birth of spectral-
line radio astronomy. It was first observed in 1951 by Harold Ewen and
Edward M. Purcell at Harvard, followed soon afterward by observers in
Holland and Australia. The prediction that the 21 cm line should be
observable in emission was made in 1944 by Dutch astronomer H. C. van de
Hulst.
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21cm線

シグナルはモデルのパラメタに依るが (なのでモデルを検証できる)，
(それぞれのパラメタあたりの) シミュレーションは時間がかかる

シミュレーションデータを学習させて，様々なパラメタに対するシグナルの
予言を高速化して (emulator)，モデルを観測データと比較して検証する
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Figure 12. Slices through our δTb simulation box (left), and the corresponding 3D power spectra (right), for our fiducial model at z = 30.1, 21.2, 17.9, 10.0
(top to bottom). The slices were chosen to highlight various epochs in the cosmic 21-cm signal (c.f. the corresponding mean evolution in Fig. 10): the onset of
Lyα pumping, the onset of X-ray heating, the completion of X-ray heating, and the mid-point of reionization are shown from top to bottom. All slices are 1
Gpc on a side and 3.3 Mpc deep. For a movie of this simulation, see http://www.astro.princeton.edu/∼mesinger/Movies/delT.mov.

c⃝ 0000 RAS, MNRAS 000, 000–000

[Mesinger, Furlanetto, Cen arXiv:1003.3878]

http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbase/quantum/h21.html


21cmFAST 17

10−2 10−1 100
10−6

10−5

10−4

10−3

10−2

10−1

100

101

102

103

k (Mpc−1)

⟨δ
T

b
⟩2

∆
2 2
1
(k

)
(m

K
2
)

δTb [(1+z)/10]
−1/2 (mK)

−50 −40 −30 −20 −10 0 10 20 30 40 50

1
G

p
c

z = 30.07

⟨xHI⟩v = 1

⟨δTb⟩v = − 14.4

10−2 10−1 100
10−6

10−5

10−4

10−3

10−2

10−1

100

101

102

103

k (Mpc−1)

⟨δ
T

b
⟩2

∆
2 2
1
(k

)
(m

K
2
)

δTb [(1+z)/10]
−1/2 (mK)

−50 −40 −30 −20 −10 0 10 20 30 40 50

1
G

p
c

z = 21.19

⟨xHI⟩v = 1

⟨δTb⟩v = − 34.6

10−2 10−1 100
10−6

10−5

10−4

10−3

10−2

10−1

100

101

102

103

k (Mpc−1)

⟨δ
T

b
⟩2

∆
2 2
1
(k

)
(m

K
2
)

δTb [(1+z)/10]
−1/2 (mK)

−50 −40 −30 −20 −10 0 10 20 30 40 50

1
G

p
c

z = 17.94

⟨xHI⟩v = 0.99

⟨δTb⟩v = 30.9

10−2 10−1 100
10−6

10−5

10−4

10−3

10−2

10−1

100

101

102

103

k (Mpc−1)

⟨δ
T

b
⟩2

∆
2 2
1
(k

)
(m

K
2
)

δTb [(1+z)/10]
−1/2 (mK)

−50 −40 −30 −20 −10 0 10 20 30 40 50

1
G

p
c

z = 10.00

⟨xHI⟩v = 0.46

⟨δTb⟩v = 11.2

Figure 12. Slices through our δTb simulation box (left), and the corresponding 3D power spectra (right), for our fiducial model at z = 30.1, 21.2, 17.9, 10.0
(top to bottom). The slices were chosen to highlight various epochs in the cosmic 21-cm signal (c.f. the corresponding mean evolution in Fig. 10): the onset of
Lyα pumping, the onset of X-ray heating, the completion of X-ray heating, and the mid-point of reionization are shown from top to bottom. All slices are 1
Gpc on a side and 3.3 Mpc deep. For a movie of this simulation, see http://www.astro.princeton.edu/∼mesinger/Movies/delT.mov.

c⃝ 0000 RAS, MNRAS 000, 000–000

(for several model parameters)

Solid: test data
Dotted: emulator calculation

21cm global (spatially averaged) signals 
from semi-simulation (21cmfast) and our emulator
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(Semi-numerical simulation from 21cmfast)

(ANN-based emulator developed in [Yoshiura, Minoda, TT arXiv:2305.11441])
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Figure 1. Examples of 21cm global signals. Solid lines are randomly taken
from the test data set. The dotted lines are predicted using the emulator we
developed.

2.3 Luminosity function

Using the parameters used in the 21cmFAST, we can evaluate the
high-I UVLF following Park et al. (2019). The star formation rate
(SFR) is described as

§"⇤ ("h, I) = "⇤
"h

Cstar��1
I

, (4)

where ��1
I is Hubble time at the redshift I and the stellar mass "⇤

is given as

"⇤ ("h, I) = 5star,m

✓
⌦b
⌦m

◆
"h, (5)

where "h is halo mass and the 5star,m is less than 1 and given as
5star,m = 5star"

Ustar
h,10 . "h,10 is halo mass normalized by 1010"� .

The SFR is converted to rest-frame UV luminosity by the conversion
factor  UV = 1.15 ⇥ 10�28"� yr�1/ergs s�1Hz�1 (assuming the
Salpeter IMF, Sun & Furlanetto 2016). The UV magnitude "UV
is derived from the luminosity by following AB magnitude relation
(Oke & Gunn 1983). Finally, the UVLF is given as

q("UV) = 5duty
3=

3"h

���� 3"h
3"UV

���� , (6)

where 5duty = exp(�"turn/"h) is a suppression factor for star for-
mation in small halos. The halo mass function 3=/3"h is calculated
following (Murray et al. 2013) with the parametrization for the pri-
mordial power spectrum7 (2) as in e.g. Yoshiura et al. (2020b), using
the top-hat window function.

Previous works (Park et al. 2019; Yoshiura et al. 2020b) have
shown that the UVLF at I  10 is a powerful quantity to constrain
the astrophysical parameters and primordial power spectrum. How-
ever, when we perform the Bayesian analysis using the EDGES data
corresponding to I > 13, we do not include the UVLF in the likeli-
hood. We calculate the UVLF at I = 12 and I = 16 only to discuss
the implication of EDGES to the recent JWST results.

7 We here assume the amplitude of the primordial power spectrum at the
reference scale is 2.207 ⇥ 10�9 (Planck Collaboration et al. 2016).

3 METHOD: DATA ANALYSIS

Using our emulator to evaluate the 21cm global signal, we perform
the Nested sampling Bayesian analysis to constrain the astrophysical
parameters with several assumptions for foreground model, system-
atics, and appropriate noise level. To this end, we use the publicly
available EDGES low-band data (Bowman et al. 2018)8. The data
contains an integrated sky spectrum from 51 MHz to 99 MHz. For the
model of foreground, systematics, and noise, we adopt those moti-
vated in Sims & Pober (2020). We refer the reader to the reference for
a more detailed discussion of the models. We describe the methods
below following Sims & Pober (2020).

We define a Gaussian log-likelihood function9 for the model "
as,

lnL(\,") = �=
2

ln(2c) � 1
2

=’
8

lnf2
8 �

=’
8

1
2
(⇡8 � <8 (\))2

f2
8

, (7)

where = is the number of frequency channels, f8 is the noise level of
EDGES data at 8-th frequency channel, ⇡8 is the EDGES low-band
data at channel 8, <8 is the component of our model " at channel 8
and \ is a vector of our model parameters. Based on Bayes’s theorem,
the posterior distribution function of the parameters is given as

%(\ |D,") = L(\,")c(\,")
Z , (8)

where c is the parameter’s prior probability distribution and the
Bayesian evidence, Z, is given as

Z =
π

L(\)c(\)3G\, (9)

where G is the number of dimensions of our parameter space. Com-
paring the value of Z, we can perform model selection. If some two
models "0 and "1 are equally probable a priori, lnZ0 � lnZ1 > 3
indicates the model "0 is more likely than "1 (Kass & Raftery
1995). In this work, we use Polychord (Handley et al. 2015a,b) to
calculate the Bayes evidence and obtain the posterior probability dis-
tribution of parameters. The accuracy of the evidence and posterior
distribution can be improved by increasing the number of live points
nlive which is a parameter used in Polychord. We use nlive = 2000 for
evaluating the lnZ. For some models, we checked that the evidence
values evaluated with nlive = 400010 are consistent with the values
calculated with nlive = 2000.

The measured sky signal is dominated by the Galactic synchrotron
radiation and can be described with a smooth function of the fre-
quency. We, therefore, use the #-th log polynomial function as our
foreground model

)FG = 10
Õ#

8=0 38 log10 (a/a0)8 [K], (10)

where 38 are the model parameters used in our fitting and a0 =
75MHz. Foregrounds are expected to be well smooth (Shaver et al.
1999) and described with at least 3rd order polynomial function
(Pritchard & Loeb 2010). The ionosphere absorption and miscal-
ibration of the beam and instrumental gain might be sources of

8 https://loco.lab.asu.edu/edges/edges-data-release/
9 In Scheutwinkel et al. (2022a), they argued that the generalized normal
likelihood function would be an appropriate likelihood function if the noise
model is unknown. In this work, we assume the noise follows Gaussian
distribution. Therefore a Gaussian log-likelihood would be suitable in our
analysis.
10 To improve the accuracy of the posterior distribution, we use the results
with nlive = 4000 in figure 4-12.
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Solid: test data

Dotted: emulator calculation



遺伝的アルゴリズム/強化学習で探る 
インフレーション



インフレーション (inflation)

インフラトン場 (inflaton) = インフレーションを引き起こすスカラー場

http://chandra.harvard.edu/photo/2004/darkenergy/animations.html

(a ∼ t2/3 in MD)
"Usual" cosmic expansion

インフレーション (Inflation) = 宇宙誕生直後の超急激な膨張
(t ∼ 10−32 sec)

Inflationary expansion

(a ∼ eCt during inflation)

インフレーションは標準ビッグバン理論の諸問題 (地平線問題，平坦性問題)
を解決する (インフレーションがないと，宇宙誕生以降の宇宙の進化を矛盾なく記述できない)



インフラトン場

インフラトン場 (スカラー場)  はポテンシャル  で特徴づけられるϕ V(ϕ)

- エネルギー密度: 

<latexit sha1_base64="2nApeb/a6B8VCKBWHigvJmt/YGM="></latexit>

L� =
1

2
gµ⌫ (@µ�) (@⌫�)� V (�)

<latexit sha1_base64="8pZ4xP+zuPjO+ecst0chvkX5vcc="></latexit>

⇢� =
1

2

✓
d�

dt

◆2

+ V (�)

- Lagrangian: 

インフラトン場の正体は？ 
　＝インフラトンのポテンシャルは？

インフラトン場の正体 (インフレーションの
詳細なメカニズム) は未だ分かっていない

(Example)

φ

V (φ)

真空のエネルギー



(Example)

φ

V (φ)

ρ = const.

インフラトンポテンシャルが満たすべき条件

(ある程度) 十分長くインフレーションを起こすためには，ポテンシャルの
ある領域は "平ら" でないといけない

✓
1

a

da

dt

◆2

=
1

3M2
pl

⇢

a / exp (Ct)

フリードマン方程式 (スケール因子に対する方程式)

a(t1)

t = t1

a(t2)

t = t2

宇宙膨張



http://www.sdss.org [Planck collaboration]

インフラトンポテンシャルが満たすべき条件

インフレーションは観測されている"宇宙の構造"を説明するべき
(銀河分布，宇宙背景放射の揺らぎなど)

(ある程度) 十分長くインフレーションを起こすためには，ポテンシャルの
ある領域は "平ら" でないといけない



(Example)

φ

V (φ)

δφ
�

=
H

2�

�

宇宙の構造 (密度揺らぎ) の起源

インフレーション中，インフラトン場の量子揺らぎが生成される

この量子揺らぎがインフレーションによって引き伸ばされ，
宇宙の構造の起源 (原始密度揺らぎ)となる

インフレーションモデル (インフラトンのポテンシャル) によって
原始密度揺らぎに対する予言 (パワースペクトル) は変わる

- 揺らぎの大きさ
- 揺らぎのスケール依存性

インフラトンポテンシャル
に対する制限 (要請)

これらは観測データと矛盾してはならない



原始密度揺らぎパワースペクトル

原始密度揺らぎの性質はインフラトン場のポテンシャルで決まる

- 揺らぎの大きさ： As(kref) ∼
1

M6
pl

V3

(Vϕ)2
kref

- 揺らぎのスケール依存性： ns = 1� 6� + 2�

� =
1
2
M2

pl

�
V�

V

�2

� = M2
pl

V��

V
(ここで

, )

観測データからポテンシャルに対する情報が得られる 
(ただし，観測量は限られている)

P⇣(k) = As(kref)

✓
k

kref

◆ns�1

スペクトル指数 (スケール依存性)揺らぎの振幅

(観測量)



宇宙の構造 (密度揺らぎ) の起源

インフレーション中，インフラトン場の量子揺らぎが生成される

インフレーションモデル (インフラトンのポテンシャル) によって
原始密度揺らぎの性質は変わる

- 揺らぎの大きさ
- 揺らぎのスケール依存性

インフラトンポテンシャル
に対する制限 (要請)

これらは観測データと矛盾してはならない

http://www.sdss.org

この量子揺らぎがインフレーションによって引き伸ばされ，
宇宙の構造の起源 (原始密度揺らぎ)となる



原始重力波もインフレーション中に生成される

インフレーション中に原始重力波も生成される

[https://www.ligo.caltech.edu/video/ligo20160211v9]

[http://www.bbc.com/future/story/20130321-will-we-catch-gravitys-waves, 
Copyright: Science Photo Library]

(重力波 = 時空の歪みの波)

原始重力波の振幅もインフレーションモデル (インフラトンポテンシャル) に依る

原始重力波のパワースペクトル

PT (k) = AT (kref)

✓
k

kref

◆nT

( ∼
H2

inf

M2
pl

∼
V

M2
pl )

http://www.bbc.com/future/story/20130321-will-we-catch-gravitys-waves


インフラトンポテンシャルが満たすべき条件

(ある程度) 十分長くインフレーションを起こすためには，ポテンシャルの
ある領域は "平ら" でないといけない

インフレーションは観測されている"宇宙の構造"を説明するべき

原始重力波の振幅はインフレーションモデル (インフラトンポテンシャル) に依る
インフレーション中に原始重力波も生成される

→ インフラトンポテンシャルに対する条件

観測から原始重力波の振幅に対する上限が得られている
(原始重力波自体はまだ観測されていない)



[BICEP/Keck Array collaboration arXiv: 2110.00483] 

r0.05 < 0.035 (95 % CL)

nS = 0.967 ± 0.0037 (68 % CL)

(Planck+BK18+BAO)

chaotic inflation  V ∝ ϕp

natural inflation
 V ∝ 1 + cos(ϕ/f )

インフレーションモデルに対する制限

(密度揺らぎのスケール依存性を表す)

(原始重力波の振幅を表す)

宇宙背景放射の揺らぎ+宇宙の大規模構造 (銀河分布) からの制限 (2021年)

- スペクトル指数:

- テンソル・スカラー比 ：(r = PT /Pζ)



r0.05 < 0.038 (95 % CL)

ns = 0.9743 ± 0.0034 (68 % CL)

(Planck+ACT+BK18+BAO)

インフレーションモデルに対する制限

- スペクトル指数:
(密度揺らぎのスケール依存性を表す)

(原始重力波の振幅を表す)

宇宙背景放射の揺らぎ+宇宙の大規模構造 (銀河分布) からの制限 (2025年)

[Calabrese et al.,  ACT collaboration 2503.14454]

(Planck+ACT+BAO)

(許されるモデルが多少変わった？)

- テンソル・スカラー比 ：(r = PT /Pζ)



インフラトンポテンシャルが満たすべき条件

(ある程度) 十分長くインフレーションを起こすためには，ポテンシャルの
ある領域は "平ら" でないといけない

インフレーションは観測されている"宇宙の構造"を説明するべき

インフレーション中に原始重力波も生成される
- 観測による原始重力波の振幅に対する上限

→ インフラトンポテンシャルに対する条件

インフレーションはある時点で終了しなければならない (graceful exit)

これらを満たすインフラトンポテンシャルどうやって構築するか？
(ポテンシャル探索＝関数最適化)
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Table 1 (continued)

Name Parameters Sub-models V (ω)

NCKI 2 2 M4

1 + ε ln


ω

MPl


+ ϑ


ω

MPl

2


CSI 2 1 M4

1→ε

ω
MPl

2

OI 2 1 M4


ω
ω0

4


ln ω
ω0

2
→ ε



CNCI 2 1 M4


3 + ε2

coth2


ε

↑
2

ω
MPl


→ 3



SBI 2 2 M4

1 +


→ε + ϑ ln


ω

MPl

 
ω

MPl

4


SSBI 2 6 M4

1 + ε


ω

MPl

2
+ ϑ


ω

MPl

4


IMI 2 1 M4


ω
MPl

→p

BI 2 2 M4

1 →


ω
µ

→p


RMI 3 4 M4

1 →

c
2


→

1
2 + ln ω

ω0


ω2

M2
Pl



VHI 3 1 M4

1 +


ω
µ

p

DSI 3 1 M4

1 +


ω
µ

→p


GMLFI 3 1 M4


ω
MPl

p 
1 + ε


ω

MPl

q

LPI 3 3 M4


ω
ω0

p 
ln ω

ω0

q

CNDI 3 3 M4

1+ϑ cos


ε


ω→ω0
MPl

2

Fig. 10. Top left panel: mixed large field (MLFI) potential, see Eq. (4.45), for ε = 0.05. Top right panel: logarithm of the potential for the same value of ε. The dotted
line indicates the potential V (ω) ↓ M4ω2/M2

Pl which is the limit of the MLFI potential in the regime ω/MPl ↔ 1/
↑

ε while the dashed line represents the expression
V (ω) ↓ M4εω4/M4

Pl, the limit of V (ω) when ω/MPl ↗ 1/
↑

ε. For ε = 0.05 the two lines meet at the following value, 1/
↑

ε ↓ 4.5, as can be directly checked in the figure.
The arrow in the top left and right panels indicate in which direction inflation proceeds. Bottom left panel: slow-roll parameter ϖ1 for a mixed large field potential with
ε = 0.05. Bottom right panel: slow-roll parameters ϖ2 (solid line) and ϖ3 (dotted line) still for ε = 0.05.
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Table 1

Models contained in the first release of the ASPIC library. For each model, we give the corresponding acronym, the number of free parameters characterizing the potential,
the number of sub-models and the shape of the potential. The total number of models is 74.

Name Parameters Sub-models V (ω)

HI 0 1 M4

1 → e→

↑
2/3ω/MPl

2

RCHI 1 1 M4

1 → 2e→

↑
2/3ω/MPl +

AI
16ε2

ω
↑
6MPl



LFI 1 1 M4


ω
MPl

p

MLFI 1 1 M4 ω2

M2
Pl


1 + ϑ ω2

M2
Pl



RCMI 1 1 M4


ω
MPl

2 
1 → 2ϑ ω2

M2
Pl
ln


ω

MPl



RCQI 1 1 M4


ω
MPl

4 
1 → ϑ ln


ω

MPl



NI 1 1 M4

1 + cos


ω
f



ESI 1 1 M4

1 → e→qω/MPl



PLI 1 1 M4e→ϑω/MPl

KMII 1 2 M4

1 → ϑ ω

MPl
e→ω/MPl



HF1I 1 1 M4

1 + A1

ω
MPl

2

1 →

2
3


A1

1+A1ω/MPl

2


CWI 1 1 M4

1 + ϑ


ω
Q

4
ln


ω
Q



LI 1 2 M4

1 + ϑ ln


ω

MPl



RpI 1 3 M4e→2
↑
2/3ω/MPl

e
↑
2/3ω/MPl → 1


2p/(2p→1)

DWI 1 1 M4


ω
ω0

2
→ 1

2

MHI 1 1 M4

1 → sech


ω
µ



RGI 1 1 M4 (ω/MPl)
2

ϑ+(ω/MPl)
2

MSSMI 1 1 M4


ω
ω0

2
→

2
3


ω
ω0

6
+

1
5


ω
ω0

10


RIPI 1 1 M4


ω
ω0

2
→

4
3


ω
ω0

3
+

1
2


ω
ω0

4


AI 1 1 M4

1 →

2
ε
arctan


ω
µ



CNAI 1 1 M4

3 →


3 + ϑ2


tanh2


ϑ

↑
2

ω
MPl



CNBI 1 1 M4


3 → ϑ2

tan2


ϑ

↑
2

ω
MPl


→ 3



OSTI 1 1 →M4


ω
ω0

2
ln


ω
ω0

2


WRI 1 1 M4 ln


ω
ω0

2

SFI 2 1 M4

1 →


ω
µ

p

II 2 1 M4


ω→ω0
MPl

→ϖ

→ M4 ϖ2

6


ω→ω0
MPl

→ϖ→2

KMIII 2 1 M4

1 → ϑ ω

MPl
exp


→ϖ ω

MPl



LMI 2 2 M4


ω
MPl

ϑ

exp [→ϖ(ω/MPl)
ϱ ]

TWI 2 1 M4

1 → A


ω
ω0

2
e→ω/ω0



GMSSMI 2 2 M4


ω
ω0

2
→

2
3ϑ


ω
ω0

6
+

ϑ
5


ω
ω0

10


GRIPI 2 2 M4


ω
ω0

2
→

4
3ϑ


ω
ω0

3
+

ϑ
2


ω
ω0

4


BSUSYBI 2 1 M4

e
↑
6 ω
MPl + e

↑
6ϱ ω

MPl



TI 2 3 M4

1 + cos ω

µ
+ ϑ sin2 ω

µ



BEI 2 1 M4 exp1→ϖ


→ς ω

MPl



PSNI 2 1 M4

1 + ϑ ln


cos ω

f



インフラトンポテンシャルの例

[Martin, Ringeval, Vennin arXiv:1303.3787] から抜粋
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Table 1

Models contained in the first release of the ASPIC library. For each model, we give the corresponding acronym, the number of free parameters characterizing the potential,
the number of sub-models and the shape of the potential. The total number of models is 74.

Name Parameters Sub-models V (ω)

HI 0 1 M4

1 → e→

↑
2/3ω/MPl

2

RCHI 1 1 M4

1 → 2e→

↑
2/3ω/MPl +
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
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
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

ω
ω0

2
→

2
3ϑ


ω
ω0

6
+

ϑ
5


ω
ω0

10


GRIPI 2 2 M4

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+
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Table 1

Models contained in the first release of the ASPIC library. For each model, we give the corresponding acronym, the number of free parameters characterizing the potential,
the number of sub-models and the shape of the potential. The total number of models is 74.

Name Parameters Sub-models V (ω)
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
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
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インフラトン場の候補を高エネルギーの理論/拡張重力理論の中で見つけて，
それらが観測と矛盾せずにインフレーション理論を作れるか調べる

(これまでよく研究されているアプローチ)

ポテンシャル (モデル) を仮定すれば，観測量 (揺らぎの振幅，スケール依存性) 
が予言できる

観測量データと比較して検証 

原始密度揺らぎのパワースペクトルを観測データから再構築

インフラトンポテンシャルを (モデルの枠組みを決めて)再構築

インフレーションモデルの探査 (これまでのアプローチ)

インフレーション中に複数場が存在する可能性を考える場合，その枠組みで
解析する (single-field model の場合とは異なる予言)

(高エネルギーの理論では，複数の場がインフレーション中に存在し得る)



インフレーションモデルに対する制限

宇宙背景放射の揺らぎ+宇宙の大規模構造 (銀河分布) からの制限

A&A 641, A10 (2020)

Fig. 7. Marginalized joint two-dimensional 68% and 95% CL regions for combinations of (✏1, ✏2, ✏3) (upper panels) and (✏V , ⌘V , ⇠2
V ) (lower panels)

for Planck TT,TE,EE+lowE+lensing (red contours), compared with Planck TT,TE,EE+lowE+lensing+BK15 (blue contours).
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Fig. 8. Marginalized joint 68% and 95% CL regions for ns and r at k = 0.002 Mpc�1 from Planck alone and in combination with BK15 or
BK15+BAO data, compared to the theoretical predictions of selected inflationary models. Note that the marginalized joint 68% and 95% CL
regions assume dns/d ln k = 0.

Table 4. Priors for cosmological parameters used in the Bayesian com-
parison of inflationary models.

Parameter range Prior type

0.019 < ⌦bh2 < 0.025 Uniform
0.095 < ⌦ch2 < 0.145 Uniform
1.03 < 100✓MC < 1.05 Uniform
0.01 < ⌧ < 0.4 Uniform

gravity (Spokoiny 1984; Lucchin et al. 1986; Salopek et al. 1989;
Fakir & Unruh 1990), or an additional damping term for the
inflaton due to dissipation in other degrees of freedom, as in
warm inflation (Berera 1995; Bastero-Gil et al. 2016). In the fol-
lowing we report on the constraints for a non-minimal coupling
to gravity of the type F(�)R, with F(�) = M2

Pl+⇠�
2, and a quartic

potential. For this model we compute the theoretical predictions
in terms of HFFs and number of e-folds to the end of inflation
in the Einstein frame as for the R2 model above, but we omit
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モデルの予言が観測に基づく許容領域と整合的か否かを判定する



インフラトンポテンシャルの再構築

宇宙背景放射の揺らぎのデータ (Planck) を用いた再構築

[Planck collaboration 1807.06211] 

Planck Collaboration: Planck 2018 results. X.
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Fig. 22. Free-form Bayesian search for features (Sect. 6.2.2) with Planck TT,TE,EE+lowE+lensing. Upper panels: runs with linear priors on the k-
locations. Lower panels: runs with logarithmic priors on the k-features. Left panels: reconstruction for N = 8 features. Right panels: reconstruction
marginalized over N = 0, . . . , 8 features.

contribution to the CMB power. However, this near-degeneracy
is broken with direct B-mode observations, e↵ectively so even
if there are only upper limits as for the BK15 data. Our recon-
structions here focus on letting r float over a prior range 0 
r  1, but the posterior is strongly constrained by the BK15
data.

The joint probability distributions of {qb, b , p}, ln As, and
the other cosmic and nuisance parameters are determined by
CosmoMC modified to incorporate the N-knot parameterization
for fixed knot number N. Figure 24 shows the reconstruction.
Apart from the mean and 1� and 2� limits on the ensemble of
trajectories allowed by the posterior probability, we also show
a set of individual trajectories with parameters taken from 1�

samples to illustrate the knot-to-knot coherence (dashed curves).
The tensor trajectories are straight lines, as required by the
adopted tensor power model.

In spite of the extra scalar shape freedom in the k-space
region over which the tensor modes a↵ect the CMB, the 12 knot
reconstruction still leads to a strong constraint of r < 0.069,
rather close to the r < 0.06 limit obtained if the only shape
parameter is ns. In fact we find that the current limits on r
are such that the scalar-power reconstructions are not sensitive
to the details of the r distribution. To illustrate this, the lower
panel of Fig. 24 shows the spectrum when r is fixed at the
tiny value of r = 0.001. One could regard this as a theoret-
ical prior for low-energy inflation models or a forecast for a
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原始密度揺らぎパワースペクトル

[Planck collaboration]

A&A 641, A10 (2020)
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Fig. 26. Acceleration history ✏(k) for reconstructed trajectories using 12
knots (marked as � at the bottom of the figure), with cubic-spline inter-
polation and the Planck TT,TE,EE+lowE+lensing+BK15+BAO data
for the two cases of floating r and r fixed at 0.001. Sample 1� trajec-
tories for the floating r case allow wide variability, which is naturally
greatly diminished if r is fixed to r = 0.001.

which the allowed inflationary potentials are constrained by the
data for the floating r and fixed r cases. Instead of using k for
the horizontal axis, we translate into inflaton-field �-space using
the relation between � and

p
✏, referenced to the pivot position

�pivot. For the vertical axis we plot ln V/Vpivot, with the overall
normalization Vpivot removed. Its value is set by r, hence there is
a distribution of constant Vpivot amplitudes to superimpose if we
want the total V . The radically di↵erent visual appearance for
the floating r and fixed r cases is due to the observable k range
being compressed through the smallness of ✏ into a small pre-
cisely determined field range, whereas this range has a distribu-
tion in the floating r case. One can monitor whether the shapes
of the individual realizations of the potential trajectories bend
upwards or downwards or do both, an indication of convexity.
The sample trajectories shown are not exclusively convex or con-
cave, and a measure of the probability that they are convex can be
made from the ensemble. As indicated in Fig. 27 for the 12 knot
case, the ensemble-averaged potentials are roughly exponential,
with individual trajectories bending away from the mean, but
with no strong tendency for convexity or concavity. (The roughly
50% probability changes somewhat depending upon the combi-
nation of data used, whether TT,TE,EE or the individual data
sets).
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Fig. 27. Top: reconstructed shape of the single-field inflaton potential
from the cubic-spline power spectra mode-expansion using 12 knots and
the Planck TT,TE,EE+lowE+lensing+BK15+BAO data. Bottom: result
when r is fixed at 0.001. Instead of plotting as a function of wavenumber
k we plot ln V(�)/Vpivot about a pivot field value �pivot. Note that the
range on the � axis is quite di↵erent for the small r case than the floating
case. The probability of local convexity evaluated at �pivot is denoted as
p(convex).

The standard cosmological parameter determinations are
highly robust to the addition of these spline shape degrees
of freedom. The mean values change little and the error bars
grow slightly, by around 10% for ln As, ⌧, and H0. The largest
error increase is for �8, with �8 = 0.812 ± 0.0058 becoming
0.814±0.0096. The main conclusions of this section on ✏ and V ,
and PR(k), remain as in PCI15, but the results have been notice-
ably sharpened by the improvements in the Planck 2018 data
sets.

7. Search for primordial features in the Planck
power spectrum

The “bottom-up” power spectrum reconstruction methods of
the previous section are an excellent way to search for coarse
features in the spectrum, but lack the resolution to detect the
higher-frequency features generically predicted by various phys-
ical mechanisms (see, e.g., Chluba et al. 2015, for a review). It is
therefore useful to complement power spectrum reconstruction
with a “top-down” approach by fitting specific feature models to
the data. In this section we will analyse a representative range of
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Pω(k) → H
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ポテンシャル

[Planck collaboration 1807.06211] 
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V = 3M2
plH

2 (1→ ω/3)

などを用いて再構築



ρ

time (scale factor)

Inflation

�

�

�r � a�4

複数場モデル (spectator model の場合)

: スペクテーター場

: インフラトン場

(インフレーションの膨張には関与
しないが，揺らぎは与えうる)

原始密度揺らぎは二つの場からの和



- パワースペクトル

inflaton part:

spectator field part:

spectatorinflaton

 
✏ = � Ḣ

H2
, ⌘� =

V��

3H2

!

複数場モデル (spectator model の場合)

複数の場から揺らぎが生成されるため，パワースペクトルの性質が変わる：

inflaton spectator field

R �
P(�)

�

P(�)
�

- スペクトル指数 (スケール依存性)

- テンソル・スカラー比 (重力波の振幅)

[see, e.g., Enqvist, TT 1306.5958;  Vennin et al. 1507.07575; Jinno, Kohri, Moroi, TT, Hazumi 2310.08158]



その場合，インフラトンポテンシャルは (基本的に) 任意関数

インフレーション理論，観測からの要請を満たすポテンシャルを (出来るだけ
偏見なしで) 一般的な見地から構成できないか？

 などの組み合わせで表しても

一般に多くの可能性

ϕ , ϕ2 , ϕ3 , ⋯ϕn , eaϕ , log(bϕ) , sin(cϕ) , cos(dϕ) , ⋯

遺伝的アルゴリズム，強化学習などを使って，一般的にインフレーションモデル
を構築できないか？

真のインフラトンポテンシャルをどうやって見つけるか？

複数場モデルまで含めると，さらに多くの可能性



遺伝的アルゴリズム (Genetic algorithms)

生物の進化に倣い，最適解を見つけていく方法

初期集団の生成

集団
(個体の集まり)

適応度を評価

親個体を選択
(適応度に基づいて)

交叉による 
子個体の生成

突然変異による 
遺伝子の変更

=遺伝子

(条件を満たせば終了)

適応度を評価し 
次世代の個体を選択

インフレーションモデル 
(inflaton potential)

potential の parameters

理論的要請 
観測からの制限



遺伝的アルゴリズムで探るインフレーションモデル

遺伝子 ＝ インフラトンポテンシャルを表すパラメタ

個体 ＝ インフレーションモデル (インフラトンポテンシャル)

(集団 ＝ 様々なインフラトンポテンシャルの集合)

6次までの冪で表すとすれば

遺伝子 = c1 c2 c3 c4 c5 c6

(  は実数だが，2進法でバイナリ表記でもよい)ci
1 0 1 1 0 0 1 0 1 1 1 0 0 1 1 0 1

例) Polynomial potential

V(ϕ) = M4
pl [c0 + c1ϕ̃ + c2ϕ̃2 + c3ϕ̃3 + ⋯] = M4

pl ∑
n

cnϕ̃n (ϕ̃ ≡
ϕ

Mpl )



交叉 (crossover): 2つの親個体から遺伝子組み合わせて新しい子個体を生成 

遺伝的アルゴリズム (Genetic algorithms)

1 0 1 1 0 0 1 0 1 1

0 1 0 1 1 1 0 0 0 1

親個体1

親個体2

1 0 1 1 0 0 0 0 0 1

0 1 0 1 1 1 1 0 1 1

突然変異 (mutation): 遺伝子をある確率で変異させる

1 0 1 1 0 0 1 0 1 1 1 0 1 1 1 0 0 0 1 1

これらの"遺伝子操作"で多様な"個体"を生成し，様々なモデルを探査する



強化学習 (Reinforcement learning)

強化学習でも同様に一般的なポテンシャル探索ができる

エージェント 環境

報酬 / 状態

行動

インフレーションモデル 
(ポテンシャルのパラメタ c1, c2, …)

理論的要請 
観測からの制限 (GA の適応度と同様)

(ポテンシャルパラメタ空間をどのように探査するか)
(ポテンシャルをどのように変形していくか)



ランダムにパラメタを振った場合のポテンシャル例

(6次までの冪乗モデル)
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遺伝的アルゴリズム (Genetic algorithms)

これらを適応度に反映させて，"個体 (モデル)"の優劣を評価する

- 十分なインフレーションが起こるか？ fN = − (N − Nref)

- 密度揺らぎの大きさは観測値 ( ) と整合するか？δ ∼ 10−5 fδ = − log10 (1 +
|Pζ − Pζ |obs |

ΔPζ )

- ポテンシャルにminimumがあるか？ fM = − M if no minimum (M > 0)

- 密度揺らぎのスケール依存性 (スペクトル指数 ) は観測と整合するか？ns

fns
= − log10 (1 +

|ns − ns |obs |

Δns )
- 原始重力波の振幅 (テンソル・スカラー比 ) は観測の上限に抵触しないか？r

fr = − log10 ( r
robs upper ) θ(r − robs upper)

適応度 (fitness)  f (See also [Abel et al., 2208.13804])
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遺伝的アルゴリズム (Genetic algorithms)

適応度の集団平均

- 何世代で平均の適応度が上がるかどうかなどは，アルゴリズムのパラメタによる。
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single-field case

multi-field case

- single-field と multi-field で，生き残るポテンシャルの種類が異なる

(preliminary result)
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遺伝的アルゴリズムで選ばれたモデル (single-field)

inflation

上に凸の関数が生き残る傾向

(preliminary result)
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遺伝的アルゴリズムで選ばれたモデル (multi-field)

inflation

下に凸の関数が生き残る傾向

(preliminary result)



他の例：暗黒エネルギー

現在の宇宙の加速膨張フェーズにある (観測事実)

宇宙の中に通常の「物質」(もしくは放射) しかない場合，宇宙の膨張は
減速する

宇宙の膨張を加速するためには (観測データを説明するには)「暗黒エネルギー」
と呼ばれるエネルギー成分が現在の宇宙の約70％を占めているべき

この「暗黒エネルギー」の正体は未だ不明 
(だが，観測データを説明するために必要な「性質」がある)

暗黒エネルギーの候補：

- 宇宙定数

- クインテッセンス (quintessence) (=スカラー場)
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同様の例：暗黒エネルギー

暗黒エネルギーモデルはエネルギー密度の進化の仕方で区別される
ρDE = ρDE(t)

暗黒エネルギーモデル ρDE(t) 宇宙の膨張率
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a )
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1

3M2
pl
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(⋯ + ρDE(t))

観測データとの比較により
モデルを検証

(スカラー場のポテンシャル, …)

 [Sharma, Sami, 2408.04204]

(RL based reconstruction)



同様の例：暗黒エネルギー

暗黒エネルギーモデルはエネルギー密度の進化の仕方で区別される
ρDE = ρDE(t)

暗黒エネルギーモデル ρDE(t) 観測データ

(スカラー場のポテンシャル, …)

モデルを仮定しない限り任意関数

＊暗黒エネルギーのエネルギー密度の時間変化が分かったとしても，
その情報から真のモデルを特定するのは自明ではない

＊暗黒エネルギーとして自由度の高い枠組みで観測データ/理論的要請
からその正体を探る



まとめ

インフレーションはインフラトン場によって引き起こされるが，その
正体 (インフラトンのポテンシャル) は未だ特定されていない

インフラトン場のポテンシャルを特定することは，高エネルギーの物理
／重力理論にとって非常に重要

インフラトン場のポテンシャルは自由度が高く，理論的な要請を満たし，
観測データと整合するものを導くこと一般には非常にdemanding

(暗黒エネルギーなど)
宇宙進化を探る上で他の側面でも役立つと期待

遺伝的アルゴリズム / 強化学習により，様々なモデルを探査することができる
(将来観測の情報を含めるとどうなるか？)


