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概要	

•  狭帯域フィルターを搭載したSubaru/Suprime-‐Camを
用いて、これまでに無い深さで撮像観測し、
z=6.6/7.3	  ライマンアルファ輝線銀河を探査。	  

•  z=6.6/7.3のLyα光度関数を測定、その進化を調べた。	  

•  宇宙再電離について議論。	
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宇宙再電離とは	
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•  z~1300で再結合、水素は中性に。	  
•  z~10-‐30で天体形成開始。紫外線で水素が電離？？	  

	   	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  　　  ⇒	  宇宙再電離	  
	

•  中性水素割合：x(HI)	  =	  n(HI)/n(H)	  を調べる必要性。	  

Robertson	  et	  al.	  (2010)	

星・銀河形成	 電離バブル形成	

z	  ~	  1300	 z	  =	  0	



•  背景光源：GRB,	  ライマンアルファ輝線銀河(LAE)	
•  Lyα減衰翼：中性水素Lyα吸収プロファイル(量子論的効果)	  
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Lyα減衰翼を用いたx(HI)の推定	

•  Lyα光度関数進化からLyα透過率比	  ⇒	  理論モデルと比較。	  	  
	  ⇒	  z=6.6	  で銀河間物質中の	  x(HI)	  =	  	  

•  x(HI)	  >	  0.1でも測定可能。	  	  
–  cf.)	  QSO	  GPテストでは、x(HI)　　　    が限度。	  
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•  背景光源：宇宙背景放射(CMB)	  
•  再電離で生じる電子によってCMB光子がトムソン散乱。	  
•  トムソン散乱の光学的厚み：	  
•  宇宙再電離の時期に制限。	  
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CMBを用いた宇宙再電離の研究	

温度揺らぎ −	  偏光度の相関パワースペクトル	

BenneT	  et	  al.	  2013	

! el = 0.081± 0.012
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図 1.9: 様々な観測的手法によって求められた xHI の時間変化。Ouchi et al. (2010)より引用。上
のパネルでは縦軸の中性水素割合 xHI を線形スケールで表し、下のパネルでは logスケールで表し
ている。黒菱形と黒五角形がクエーサーの吸収線、黒三角が CMBの偏光、黒六角形と白抜六角形
が GRBの Lyα減衰翼、黒四角 ·白抜菱形 ·白抜五角形が LAEの Lyα光度関数、黒丸が LAEの
クラスタリングによって求められたことを表す。

本論文において、宇宙論パラメータは (h,Ωm,ΩΛ) = (0.7, 0.3, 0.7) を適用し (Hinshaw et al.

2013)、等級は AB等級システムで求めた (Oke 1974; Fukugita et al. 1995)。
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•  z=6.6/7.3	  Lyα光度関数	  ⇒	  z=7.3でのx(HI)の推定。	  
•  宇宙再電離史と再電離源を調べる。	  
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観測と手法	

•  Subaru	  /	  Suprime-‐Camを用いた広領域撮像探査。	  
•  Lyα輝線を効率よく捉える狭帯域フィルター。	  

–  z=6.6	  LAEs：NB921	  
–  z=7.3	  LAEs：NB101	  

•  NB101：輝線に対して高感度(FWHM	  	  ~40%)。	  
–  これまでの	  z=7.3	  研究より	  ~160	  %高い効率で観測が可能。	  
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図 2.4: Shibuya et al. (2012) で使われた NB1006(青線) と、本研究で使われた NB101(赤線) の透過率曲
線を比較した図。NB101の方が NB1006と比べて FWHMが小さいため、より高い S/N比とより早いサー
ベイスピードを実現することができる。

runs within 3 months or twilight flat frames taken in the same run
are combined to increase the signal-to-noise ratios (S/Ns) of the
flat frames for that period. The median value of the each pixel is
used to create the flat frames. Pixels which could be affected by
bright objects and vignetting by the autoguider probe are flagged
out before processing the flat frames. Then, object frames are di-
vided by the flat frames. The peak-to-peak ratios of background
levels over the entire flat-fielded frames are less than 2%. We do
not expect any significant systematic errors from the flat fielding
that affect accuracies of the following analyses.

After the flat-fielding process is done, the distortion correction
is applied to each frame using the fifth-order polynomial transfor-
mation formula derived fromMiyazaki et al. (2002). The changes
in shapes and sizes of objects in the frames due to the distortion
are negligible comparedwith the size of PSFs. Each pixel is trans-
formed so that the surface brightness of the pixel is conserved,
since the relative flux in each pixel has been already corrected by
the flat-fielding process. Positional displacement of objects along
the perpendicular orientation due to the atmospheric effect is also
corrected at the same time.

The sky background is subtracted from each distortion-free
frame. We divide an image into temporary meshes with 64 ;
64 pixels, corresponding to 12.900 in one direction. The mode of
counts in each mesh is adopted as the sky background levels after
being smoothed by a median filter with a 3 ; 3 kernel. This global
sky subtraction should not affect photometric accuracies of com-
pact objects such as galactic stars and faint galaxies. However,
caution must be taken when we apply these values to extended
objects such as nearby galaxies with low surface brightness.

The stacking of the images is performed for each of the point-
ings separately in the following way. First, we choose 100Y200
unsaturated stellar objects with a peak flux of >500ADU in each
frame distributing evenly over the entire frame. Second, we de-
termine a reference frame of all the reduced frames. For the other
frames, relative positions and rotation (!x;!y;!!) and flux ratios

Fig. 1.—Three color (B-, Rc-, and i
0-band) composite optical image of the Subaru/XMM-NewtonDeep Survey Field (SXDF). The area consists of five Suprime-Cam

pointings, corresponding to a 1.22 deg2 field.

TABLE 1

Coordinates of SXDS Five Pointings

Pointing R.A. (J2000.0) Decl. (J2000.0) Position Angle of FOV

Center ............. 02 18 00.000 !05 00 00.00 North is up

North .............. 02 18 00.000 !04 35 00.00 North is up
South .............. 02 18 00.000 !05 25 00.00 North is up

East................. 02 19 47.070 !05 00 00.00 East is up

West................ 02 16 12.930 !05 00 00.00 West is up

Notes.—Units of right ascension are hours,minutes, and seconds, and units of
declination are degrees, arcminutes, and arcseconds. Field names for each point-
ing and their positional coordinates. PAs, the orientation of the FOVon the sky,
are chosen so that the overhead time to rotate the position angle are minimized and
effective area with high signal-to-ratios are is maximized.

SUBARU/XMM-NEWTON DEEP SURVEY. II. 3No. 1, 2008

図 2.5: SXDS field の 3 色 (B,R, i′) 合成図。赤い四角枠で囲まれた領域が、本研究において NB101 で観
測した領域である。Furusawa et al. (2008) の図を改訂した。
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図 2.3: Shibuya et al. (2012) で求められた z = 7.3 LAE の Lyα 光度関数 (図の黒四角と白抜四角)。
L(Lyα) ∼ 1× 1043 [erg/s]という光度関数の明るい側しか求めることができなかったが、Lyα 光度関数を精
度良く求めるには暗い側まで調べる必要がある。

LAE候補を 4天体選出し、さらに分光観測により 2天体が z ∼ 7.2− 7.3 LAEであると特定する
ことができた。これらの天体の Lyα 光度は ∼ 1× 1043 erg s−1 であるが、これは光度関数の明る
い側しか観測できなかったことになる (図 2.3参照)。さらに、光度関数の暗い側まで観測すること
ができなかったため、z = 7.3 LAEの検出個数は数個程度であった。このように系統的および統計
的不定性が大きく、z = 7.3での Lyα 光度関数が十分な精度で決定できていない。これらの問題を
克服するため本研究の NB101を用いた深撮像観測を行った。NB101の FWHMは、NB1006のそ
れの∼40%であるため、高い S/N比を実現することができる (図 2.4)。これにより NB101を用い
てある限界フラックスまで到達するのに要する時間は、NB1006を用いた場合と比べて ∼63%に
短縮することができる。したがって、同じ観測時間でも NB1006よりも NB101の方がより深い観
測が可能となる。NB101を用いた深撮像観測によって、z = 7.3 Lyα 光度関数の暗い側まで測定
することができ、検出個数も増えるため、系統的および統計的不定性を大きく減らすことができる。

2.3 撮像観測
1.3, 2.2章で述べたように、z = 6.6と z = 7.3 LAEの Lyα 光度関数の暗い側まで観測するた
め、我々は狭帯域フィルター NB921 と NB101 を用いて Suprime-Cam で深撮像観測を行った。

Shibuya	  et	  al.	  2012	

？

本研究	  
z=7.3	

従来	  
z=7.3	



撮像データ	

•  狭帯域データ	  
–  NB921：SXDS(~0.2平方度,	  ~14時間)	  
–  NB101：SXDS(~0.2平方度,	  ~36時間)	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  COSMOS(~0.2平方度,	  ~70時間)	  
　⇒	  暗いLyα輝線の検出を目指す。	  
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runs within 3 months or twilight flat frames taken in the same run
are combined to increase the signal-to-noise ratios (S/Ns) of the
flat frames for that period. The median value of the each pixel is
used to create the flat frames. Pixels which could be affected by
bright objects and vignetting by the autoguider probe are flagged
out before processing the flat frames. Then, object frames are di-
vided by the flat frames. The peak-to-peak ratios of background
levels over the entire flat-fielded frames are less than 2%. We do
not expect any significant systematic errors from the flat fielding
that affect accuracies of the following analyses.

After the flat-fielding process is done, the distortion correction
is applied to each frame using the fifth-order polynomial transfor-
mation formula derived fromMiyazaki et al. (2002). The changes
in shapes and sizes of objects in the frames due to the distortion
are negligible comparedwith the size of PSFs. Each pixel is trans-
formed so that the surface brightness of the pixel is conserved,
since the relative flux in each pixel has been already corrected by
the flat-fielding process. Positional displacement of objects along
the perpendicular orientation due to the atmospheric effect is also
corrected at the same time.

The sky background is subtracted from each distortion-free
frame. We divide an image into temporary meshes with 64 ;
64 pixels, corresponding to 12.900 in one direction. The mode of
counts in each mesh is adopted as the sky background levels after
being smoothed by a median filter with a 3 ; 3 kernel. This global
sky subtraction should not affect photometric accuracies of com-
pact objects such as galactic stars and faint galaxies. However,
caution must be taken when we apply these values to extended
objects such as nearby galaxies with low surface brightness.

The stacking of the images is performed for each of the point-
ings separately in the following way. First, we choose 100Y200
unsaturated stellar objects with a peak flux of >500ADU in each
frame distributing evenly over the entire frame. Second, we de-
termine a reference frame of all the reduced frames. For the other
frames, relative positions and rotation (!x;!y;!!) and flux ratios

Fig. 1.—Three color (B-, Rc-, and i
0-band) composite optical image of the Subaru/XMM-NewtonDeep Survey Field (SXDF). The area consists of five Suprime-Cam

pointings, corresponding to a 1.22 deg2 field.

TABLE 1

Coordinates of SXDS Five Pointings

Pointing R.A. (J2000.0) Decl. (J2000.0) Position Angle of FOV

Center ............. 02 18 00.000 !05 00 00.00 North is up

North .............. 02 18 00.000 !04 35 00.00 North is up
South .............. 02 18 00.000 !05 25 00.00 North is up

East................. 02 19 47.070 !05 00 00.00 East is up

West................ 02 16 12.930 !05 00 00.00 West is up

Notes.—Units of right ascension are hours,minutes, and seconds, and units of
declination are degrees, arcminutes, and arcseconds. Field names for each point-
ing and their positional coordinates. PAs, the orientation of the FOVon the sky,
are chosen so that the overhead time to rotate the position angle are minimized and
effective area with high signal-to-ratios are is maximized.
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図 2.5: SXDS field の 3 色 (B,R, i′) 合成図。赤い四角枠で囲まれた領域が、本研究において NB101 で観
測した領域である。Furusawa et al. (2008) の図を改訂した。

Furusawa	  et	  al.	  2008	

SXDS領域	

•  広帯域データ	  
–  B,	  V,	  R,	  i’,	  z’バンド,	  公開データ。	  
–  SXDS	  …	  Furusawa+	  08	  
–  COSMOS	  …	  Capak+	  07,	  Furusawa+	  

edge of each pointing and four-exposure coverage over approx-
imately 95% of the survey area. Thismultiple exposure coverage
with ACS provides excellent cosmic-ray rejection (Koekemoer
et al. 2007).

The visibility windows for the COSMOS program were set
such that two orientation angles opposed by approximately 180!

could be scheduled (P:A: ¼ 290! # 10! and 110! # 10!, corre-
sponding to October 13–January 7 andMarch 2–May 21, respec-
tively). (In theHST two-gyro mode, only the former is available.)
Three of the pointings had large reflections or scattered light due
to bright stars being on the edge of the ACS FOV. These three
fields were later repeated with two exposures, placing the bright
stars wellwithin the ACS FOV. (They are included in the 581 or-
bit count mentioned above.)

A full description of the ACS data processing including driz-
zling, flux calibration, registration, and mosaicking is provided
in Koekemoer et al. (2007). The registration was tied into ground-
based CFHT I-band imaging (H. Aussel et al. 2007, in prepara-
tion)with theUSNO-B1.0 reference frame offsets established from
the COSMOSVLA survey (Schinnerer et al. 2007). The absolute

registration of all ACS data in the COSMOS archive is accurate
to approximately 0.0500–0.1000 over the entire field (Koekemoer
et al. 2007). The flux calibration of the ACS is tied into the
standard STScI ACS calibration, accurate to better than 0.05% in
absolute zero point. For the publicly released images with 0.0500

pixels, the DRIZZLE parameters (Fruchter & Hook 2002) were
pixfrac = 0.8 and a square kernel. For the images used forweak-
lensing analysis with 0.0300 pixels, pixfrac = 0.8, and a Gaussian
kernel was used. (CTE effects on the faint source PSFs were reduced
as described in Rhodes et al. [2007].) The final ACS mosaic im-
age released to the public IRSA and MAST archives is sampled
with 0.0500 pixels. The measured FWHMof the PSF in the ACS
I-band filter is 0.0900. These individual images were also rotated
to north up for the public release data. For the purpose of the
weak-lensing analysis done by the COSMOS team, an internal
release of the unrotated images, sampled to 0.0300 pixels, was
also generated to avoid rotating the original PSF and to reduce
aliasing problems associatedwith resampling (Rhodes et al. 2007);
for general morphological studies the rotated and the 0.0500 images
are entirely adequate.

Fig. 1.—Layout of the ACS mosaic of 581 I-band pointings. The rectangle fully enclosing all the ACS imaging has lower left and upper right corners (R.A., decl.
[J2000.0]) at (150.7988!, 1.5676!) and (149.4305!, 2.8937!). The WFPC2 (3000 and 45008) and NICMOS (1.6 !m) images cover approximately 55% and 6% of the
ACS area.
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COSMOS領域	

Scoville	  et	  al.	  2007	

※	  未解析である狭帯域画像を整約した。	  

24 3 撮像データの整約と解析

図 3.1: NB921 の最終画像。画像は、S/N の悪い端の領域を取り除いた後のものである。測光の際は、明る
い星のハローやブルーミング部分、質の悪いピクセル部分をマスクする。

図 3.2: 図 3.1 に同じだが、NB101 の最終画像である。左が COSMOS 領域、右が SXDS 領域である。

を使用した。このときアパーチャーの直径の大きさは、NB921 に対しては 2”.0 の値を、NB101

に対してはその画像の PSFの FWHMの 2倍の値を採用した。また、全等級 (total magnitude)

は MAG AUTOパラメータの値を適用した。
以上の測光の条件により、NB921 SXDS領域で 129,454個と NB101 SXDS 領域で 61,016個、

COSMOS 領域で 104,419 個の天体を検出した。3.3 章で、これらの中から z = 6.6 と z = 7.3

LAEを選定する。

3.3 z = 6.6と z = 7.3 LAE候補天体の選定とその測光的特徴
3.3章では、3.2章で選び出された天体の中から z = 6.6と z = 7.3 LAEを抽出する条件を決め、
その LAEの測光的特徴について述べる。

NB101	  COSMOS	 NB101	  SXDS	



z=6.6/7.3	  LAEの選定と限界光度	
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図はシリーズ現代の天文学	  
「銀河I」 より引用。	

ü  z=6.6	  LAEの選定条件：	  

ü  z=7.3	  LAEの選定条件：	  
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い画像が得られたと言える。

3.3.2 z = 7.3 LAE候補天体の選定とその測光的特徴
次に z = 7.3 LAEを選び出す条件を決める。一つ目の条件として NB101での等級が 5σ 限界等
級よりも明るいことを適用した。この条件のもとで、SXDS, COSMOS両方の領域について色等
級図を描いたところ、図 3.5, 3.6のようになった。

図 3.5: SXDS 領域における検出天体の色等級図。横軸が NB101 の全等級、縦軸が z′ − NB101 の色を表
す。赤い点が NB101 で検出された天体を表す。また、黒い直線が z′ バンドでの 2σ ノイズを表す。

z = 7.3 LAEを選び出す二つ目の条件として、z′ − NB101 ! 3.0を適用した。この色は、Lyα

輝線がデルタ関数型で UV連続光 fν が一定とし、z = 7.3 LAEの Lyα輝線が NB101の中心波長
に入るという状況にあると考えたとき、Lyα EWが " 190Åという値に対応する。ただし、Lyα

輝線より短波長側の UV 連続光は銀河間物質により吸収されるため、実際の Lyα EW はこの値
より小さくなる。また、一つ目の選出条件と z′ バンドでの等級が 3σ 等級よりも暗いという条件
を満たす天体も z = 7.3 LAE とした。これらの条件に加えて、Lyα より短波長側の広帯域画像
B, V,R, i′ で非検出であるという条件を加えた。
以上より、z = 7.3 LAEの選定の条件は以下の通りである：

m(NB101) < m5σ and m(B), m(V ), m(R), m(i′) > m3σ

and [(z′ −NB101 ! 3.0) or (m(z′) > m3σ)]
(14)

この条件を適用した結果、SXDS 領域で 3 天体、COSMOS 領域で 4 天体の z = 7.3 LAE 候
補天体が得られた。これらの候補天体の拡大画像を図 3.7 に示した。2.3 章の NB101 を用いた
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•  Lyα輝線の限界光度	  
–  z=6.6	  :	  	  
–  z=7.3	  :	  	  

~1.6!1042[erg / s]
~ 2.4!1042[erg / s]

⇒	  従来と比べ	  ~1.4倍深い。	
⇒	  従来と比べ	  ~4倍深い。	

⇒	  37天体	

⇒	  計7天体	  
(SXDS+COSMOS	  :	  3+4天体)	  	
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より、
φ(logL) = (ln 10) φ∗ 10(α+1)(logL−logL∗) exp

(
−10(logL−logL∗)

)
(16)

という関数になる。Ouchi et al. (2010)では、α = −1.5と固定し、φ∗ = 8.5+3.0
−2.2 × 10−4 Mpc−3,

L∗
Lyα = 4.4+0.6

−0.6 × 1042 erg s−1 というベストフィットの値が得られている。

図 4.5: z = 6.6 LAE の Lyα 光度関数。青丸が本研究により得られた光度関数である。黒の丸、六角形、三
角形、四角形、五角形が Ouchi et al. (2010) による SXDS-C, SXDS-N, SXDS-S, SXDS-E, SXDS-W の
各小領域での Lyα 光度関数であり、マゼンダの曲線が Ouchi et al. (2010) で得られた SXDS の全領域と
SDF を合わせた場合のベストフィットのシェヒター関数を表す。

図 4.5から、本研究の探査領域（∼ 0.2deg2）で得られた z = 6.6 Lyα光度関数は、Ouchi et al.

(2010)で得られた 5つの領域（各 ∼ 0.2 deg2）における Lyα光度関数の分散の範囲内で一致して
いる。つまり、本研究で得られた結果は field varianceの範囲でこれまでの研究の結果と一致して
いる。このため、本研究の Lyα光度関数の導出方法により結果に違いを与えないことが確認でき
た。また 1.3章で言及したように、NB921 で従来の観測よりも深い撮像を行うことで光度関数の

過去の探査	  
(本研究と面積同程度)	

本研究	

過去の結果	  
(SXDS+SDF全領域)	  

•  光度ビン毎の個数密度	  
	  　　	  ⇒	  光度関数	  

•  z=6.6	  Lyα光度関数	  
	  
–  field	  varianceの範囲で　　　
これまでの研究と一致。	  

⇒光度関数の導出方法に　　
よる系統的誤差は生じない。	
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るにあたって Gehrels (1986)に掲載されている表 1, 2を用いた。

図 4.3: z = 6.6 LAEの天球面密度。横軸が NB921等級、縦軸が LAEの天球面密度である。黒丸と白抜丸
がそれぞれ fdet の補正を行った場合と行ってない場合を表す。

4.3 Lyα光度関数
z = 6.6 と z = 7.3 の Lyα 光度関数を求め、これまでの研究と比較をする。光度関数を求める
にあたって、Lyα 光度と探査体積を得る必要がある。Lyα 光度は、狭帯域画像と広帯域画像での
LAEのアパーチャー等級を用いて Lyα EWを求めて、その EWの値に基づいて狭帯域画像での
LAEの全等級から求めた (詳細は補遺を参照)。また、探査体積は天球上の探査領域の面積と LAE

が狭帯域フィルターで検出される赤方偏移幅を用いて計算した。ここで赤方偏移幅は、狭帯域フィ
ルターの FWHM内に Lyα輝線が入る赤方偏移の範囲とした。
光度関数をフィッティングする際は、シェヒター (Schechter)関数 :

φ(L)dL = φ∗(L/L∗)α exp(−L/L∗)d(L/L∗) (15)

を用いた (Schechter 1976)。ここで φ∗ と L∗ はそれぞれ典型的な個数密度 [Mpc−3]と典型的な光
度 [erg s−1] を表す。α は暗い側での関数の傾きである。α の決定には L∗ より十分暗い天体の個
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図 4.6: z = 7.3 LAE の Lyα 光度関数。白抜黒丸と白抜黒四角がそれぞれ SXDS 領域と COSMOS 領域、
赤丸が全領域での Lyα 光度関数を表す。また、赤の曲線が全領域から得られた光度関数をシェヒター関数で
フィットしたときのベストフィットの曲線を示している。

4.4 Lyα 光度関数の進化
図 4.9は、z = 5.7 と 6.6, 7.3 の Lyα光度関数を比較した図である。シアンの曲線が z = 5.7で
の光度関数 (Ouchi et al. 2008)、青の曲線が z = 6.6での光度関数 (Ouchi et al. 2010)、赤の曲線
が図 4.6の SXDS と COSMOSの全領域についての Lyα光度関数を表している。z = 7.3につい
ては、SXDS領域と COSMOS領域の各領域での Lyα光度関数をそれぞれ白抜赤丸と白抜赤四角
としてプロットしている。また、これまでの研究と本研究で得られた z = 5.7と 6.6, 7.3 Lyα光度
関数をシェヒター関数でフィットしたときのベストフィットの値を表 4.1にまとめた。
図 4.10 は、シェヒター · パラメータ φ∗ と L∗

Lyα のエラーの分布を表している。青の楕円が
Ouchi et al. (2010)から得られた SXDS領域における z = 6.6 Lyα光度関数に対するエラーコン

•  本研究の	  z=7.3	  Lyα光度関数	  
–  field	  varianceの大きさは統計誤差より小さい。	  
– 過去のz=7.0/7.3研究と一致	  &	  過去よりも深く行った。	

z=7.3	  Lyα光度関数	

SXDS	

COSMOS	
全領域	
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図 4.7: 本研究で得られた Lyα光度関数と、これまでの z ! 7の研究との比較。赤丸が本研究による Lyα光
度関数を表す。黒菱形が Shibuya et al. (2012) による z = 7.3 Lyα 光度関数、オレンジ三角が Ota et al.

(2010) による測光で得られた z = 7 Lyα 光度関数、緑四角が Iye et al. (2006), Ota et al. (2008) による
IOK-1 の Lyα 光度関数である。

トアを表し、赤の楕円が本研究で得られた z = 7.3 Lyα光度関数に対するエラーコントアを表す。
ここで、一番内側の楕円から外側へ向かって、68%, 90%の信頼度を表している。また十字の点が
ベストフィットの値を示している。図 4.10から、z = 7.3の Lyα光度関数は z = 6.6のそれに対
して > 90%の信頼度で異なっているということが分かった。z = 6.6と z = 7.3の間で Lyα光度
関数の測定手法に違いは無いため、導出方法による系統的誤差がもたらしたものとは考えられな
い。したがって、この 2つの赤方偏移の間で Lyα光度関数が有意に進化しているのは確かである。
さらに、3.4章で fcont = 0, すなわち測光で選ばれた z = 7.3 LAE候補天体にコンタミネーショ
ンが含まれていないと考えて議論を進めている。しかし fcont > 0の場合でも、4.3.2章で得られた
Lyα光度関数が上限値となるため、z = 7.3 Lyα光度関数が z = 6.6のそれからさらに大きく異な
ることになり、有意に進化しているという結論はより堅固となる。

z=7.3	  
Shibuya	  
+	  12	  

z=7.0	  
Ota+	  08,10	
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図 4.9: z = 5.7 と 6.6, 7.3 の Lyα 光度関数を比較した図。緑の曲線が Ouchi et al. (2008) による
z = 5.7 光度関数、青の曲線が Ouchi et al. (2010) による z = 6.6 光度関数、赤の曲線が本研究の SXDS,

COSMOS の全領域についての Lyα 光度関数を表している。白抜赤丸と白抜赤四角は、それぞれ SXDS 領
域と COSMOS 領域の各領域での z = 7.3 の Lyα 光度関数を示している。

L∗
z=7.3/L

∗
z=6.6 が純粋な光度進化を仮定した場合の進化の割合である。同様に z = 5.7と z = 6.6

との間の光度進化も調べられた。ここで z = 5.7 の光度関数として Ouchi et al. (2008) の結果
（φ∗ = 7.7+7.4

−3.9 × 10−4 Mpc−3, L∗
Lyα = 6.8+3.0

−2.1 × 1042 erg s−1）を用いた。以上により、z = 5.7

と 6.6 との間での純粋な光度進化として L∗
z=6.6 = 0.70+0.06

−0.09 L∗
z=5.7 、z = 6.6 と 7.3 との間での

光度進化として L∗
z=7.3 = 0.42+0.07

−0.09 L∗
z=6.6 が得られた。これらの値を表 4.2にまとめた。図 4.11

は、横軸が log(1 + z), 縦軸が z = 5.7での L∗
Lyα に対する z = 5.7または 6.6, 7.3での L∗

Lyα の比
の対数となっている。また、グレーの影の領域が z = 5.7から 6.6にかけての L∗

Lyα 進化のとりう
る範囲を表し、その傾向を z = 7.3まで外挿している。このグレーの領域と比べて L∗

z=7.3/L
∗
z=5.7

が小さくなっており、L∗
Lyα の減少量が高赤方偏移ほど大きいことが見てとれる。これを定量的に
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図 4.10: シェヒターパラメータ φ∗, L∗
Lyα のエラーコントア。青の曲線が Ouchi et al. (2010) による、

z=6.6 Lyα 光度関数、赤の曲線が本研究で得られた z = 7.3 Lyα 光度関数を表す。一番内側の楕円から外側
へ向かって、68%, 90% の信頼度を表している。十字のプロットがベストフィットの値である。

内側の楕円：68%	  
外側の楕円：90%	
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図 4.11: z = 5.7 に対する 6.6 と 7.3 の L∗
Lyα 進化。横軸が log(1 + z), 縦軸が L∗

z=5.7 に対する L∗
z=6.6 ま

たは L∗
z=7.3 の比の対数を表す。グレーの影の領域が z = 5.7 から 6.6 にかけての L∗ 変化のとりうる範囲を

表し、その傾向を z = 7.3 まで外挿している。

n = !2.8!1.1
+0.7

n = !9.8!2.7
+1.7

Lz
* Lz=5.7

* ! 1+ z( )n

(1)	  z=7.3はz=6.6に対して >90%の信頼度で有意に変化。	  
(2)	  z=6.6	  –	  7.3	  で	  Lyα光度の加速的減少明らかに。	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  ⇒	  (1),	  (2)とも初めて明らかに。	



x(HI)の推定	
•  (Lyα光度密度比)	  –	  (銀河進化効果)	  =	  (Lyα透過率比)	  
–  z=5.7	  –	  7.3でのLyα光度密度の比：	  
–  z=5.7	  –	  7.3でのUV光度密度の比：	  
– 関係式：　　　　　　　　　　　　　　　より、　　　　　が大きく変
わらないと仮定して、	  
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を内挿することによって、z = 5.7と 7.3の UV光度密度を推定した。これより z = 5.7 − 7.3で
の UV光度密度の比は、ρUV

z=7.3/ρ
UV
z=5.7 = 0.56 と見積もった。

Lyα光度密度の進化から星形成やダスト減光の効果を差し引くために、UV光度密度進化を用い
て次のような関係式を考える:

ρLyα = κ TLyα
IGM fLyα

esc ρUV (21)

ここで、ρLyαは実際に観測される Lyα光度密度、κは UV光度から Lyα光度への変換係数、TLyα
IGM

は IGMでの Lyα透過率、fLyα
esc は銀河の星間物質 (inter-stellar medium; ISM)からの Lyα脱出

率、ρUV は銀河内での UV光度密度を表す。(21)式より、z = 5.7− 7.3での、銀河内部で生成さ
れた Lyα光子が ISMと IGMを透過する比率 TLyα

IGM fLyα
esc の割合は、

TLyα
IGM,z=7.3 fLyα

esc,z=7.3

TLyα
IGM,z=5.7 fLyα

esc,z=5.7

=
ρLyαz=7.3/ρ

Lyα
z=5.7

(κz=7.3 ρUV
z=7.3)/(κz=5.7 ρUV

z=5.7)
(22)

と表される。(22)式の中で未知の値は、変換係数の比 κz=7.3/κz=5.7 と、ISMからの Lyα脱出率
の比 fLyα

esc,z=7.3/f
Lyα
esc,z=5.7 である。κの値は初期質量関数や銀河年齢などの LAEの恒星種族に依存

し、Lyα脱出率は中性水素柱密度やダスト減光量、ガスの運動など、ISMの物理状態に依存する。
そこで以下では z = 5.7と z = 7.3の間で LAEの恒星種族や ISMの物理状態は大きく変わらない
と仮定する。この場合 z = 5.7− 7.3での IGMにおける Lyα透過率の比は、

TLyα
IGM,z=7.3

TLyα
IGM,z=5.7

=
ρLyαz=7.3/ρ

Lyα
z=5.7

ρUV
z=7.3/ρ

UV
z=5.7

(23)

となる。先程求めた Lyαと UV光度密度の進化から、z = 5.7と 7.3の IGMにおける Lyα透過
率の比は TLyα

IGM,z=7.3/T
Lyα
IGM,z=5.7 = 0.36と求められる。

z = 7.3における IGMの中性水素割合 xHI の値を見積もるために、理論モデルを用いる。ここ
で用いる理論モデルとして、Santos (2004), McQuinn et al. (2007), Dijkstra et al. (2007a,b),

Furlanetto et al. (2006)を挙げる。Santos (2004)のモデルでは、LAEからの銀河風が存在する
場合と存在しない場合の 2つで IGMの Lyα透過率の比と xHI の関係を解析的に調べている。最
近の研究 (Hashimoto et al. 2013b,a) では、z = 2.2 での LAE の Lyα 輝線は 217 ± 29 km s−1

だけ赤方偏移しているということが明らかとなっている。この結果を考慮に入れたとき、求め
た z = 5.7 − 7.3 での IGM の Lyα 透過率の比に対応する中性水素割合は xHI ∼ 0.4 となる。
McQuinn et al. (2007)では、輻射輸送シミュレーションによって様々な xHI に対応する累積 Lyα

光度関数が求められている。本研究で得られた Lyα 光度関数と比較することで、xHI ∼ 0.7 と
推測した。Dijkstra et al. (2007a,b) では、IGM の Lyα 透過率と電離バブルのサイズを結びつ
けている。また Furlanetto et al. (2006)ではこの電離バブルのサイズから xHI を導出している。
本研究の結果から、対応する電離バブルの大きさは共動距離にして 5 Mpc であり、これから予
測される IGM の中性水素割合は ∼ 0.5 である。以上の結果から、IGM の Lyα 透過率の誤差を
含めて z = 7.3 での中性水素割合は xHI = 0.3 − 0.8 と見積もられた。得られた中性水素割合の

!, fesc
Ly"

TIGM ,z=7.3
Ly! TIGM ,z=5.7

Ly! = 0.29
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•  理論モデルと比較して、
x(HI)	  =	  0.3	  –	  0.8	  

•  これまでのz	  >	  7研究の
結果と一致。	  

•  Lyα光度の加速的減少。	  
⇒	  x(HI)の急激な増加。	  

本研究	

Lyα輝線を放射する
銀河の割合	

z=7.0	  
Lyα光度関数	



　　の比較	
•  得られたx(HI)と、CMB観測値 	  	  	  	  	  との間に矛
盾が無いか確認。	  

•  3つのモデルで比較	  
–  A:	  
–  B:	  
–  C:	  

•  モデルA,	  Bは、x(HI)推定値と合っているが、
	   	  は合わない。	  

•  モデルCは、     は	  1σの範囲で合うが、x(HI)
推定値とは1σ程度ずれている。	  

•  本結果のx(HI)とCMBの結果と矛盾の可能
性？物理的理由：	  
–  中性IGMの非一様性？(Bolton+	  13)	  
–  extended	  reionizalon？(Dunkley+	  09)	  
–  電離光子脱出率の進化？(Dijkstra+	  14)	  	  
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まとめ	
•  z=7.3	  LAE深撮像探査で、従来のz>7研究の~4倍の深さ
に達した。	  	  
　　　⇒	  z=7.3	  Lyα光度関数の暗い側まで測定できた。	  
	  

(1)	  	  z=6.6	  –	  7.3のLyα光度関数進化を	  >90%	  信頼性で検出。	  
(2)	  	  z=6.6	  ⇒	  7.3でLyα光度の加速的減少を見つけた。	  
–  (1),	  (2)の結果は本研究で初めて。	  

•  z=7.3で	  x(HI)=0.3	  –	  0.8	  という高い値。	  
	  	  	  	  CMBの観測結果と矛盾？ 	  
　　　⇒	  3つの物理的理由の示唆。	
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