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宇宙再電離
暗黒時代 宇宙の夜明け 宇宙再電離

高赤方偏移クエーサーのスペクトル観測から 
  水素再電離はz~6で終了 (Fan et al. 2006) 
  ヘリウム再電離はz~3で終了 (Worseck et al. 2014)

2億年 5億年 10億年宇宙誕生から 138億年
宇宙論的赤方偏移 z~30 z~15 z~6 z=0

宇宙再電離：初期の星や銀河からでた光子によって水素が電離される時代



電離源

主な電離源候補 
星(銀河) : 既にz > 6でいくつも銀河が見つかっている 
      (e.g. Ouchi+ 2010, Bouwens+ 2015)

活動銀河核 (AGN)の電離への寄与はよくわかっていない

HI ( HeII ) を電離するには13.6eV ( 54.4eV ) 以上の紫外線光子が必要

これまで：AGNはz>3で急激に減少する (Masters et al. 2012) 

最近の観測(Giallongo et al. 2015)：high-zの暗いAGNの検出 
> AGNの再電離への寄与の可能性 ? (e.g. Haardt & Madau 2015) 
> 20天体程度しか見つかってないのでまだ不定性が大きい



本研究の目的 
  宇宙再電離に対する星(銀河)とAGNの寄与を制限する

銀河 ：星形成率(SFRD)、電離光子数、光子脱出率fesc  
   

AGN：UV光度関数  faint end slope α=-1.5 - a(z-2) 
  例 a=0.03のときα(z=6)=-1.72 
       ：Spectral energy distribution(SED)  
  ε=      SEDの電離光子放射効率に対応 

モデルをもとに水素やヘリウムの電離進化を計算

観測から得られている水素やヘリウムの中性率に関する制限等と比較

パラメータに制限を与えて、許されるモデルを議論する

c2Ṁ/LEdd = ⌘ = 0.5

モデル (赤文字はパラメータ)



星形成銀河

星形成率密度  
( Madau & Dickinson 2014 )

電離光子数(Choundury & Ferrara 2005)

光子脱出率fesc : 銀河中で生成される光子が外の銀河間物質に出て行く割合 
       観測的にはz~1でfesc =0.1~0.2、理論的にはfesc =0.01~1 
̶> 不定性が大きいのでパラメータとする

星形成銀河モデル 
・星形成率密度 (観測) 
・電離光子数 (理論) 
・光子脱出率 fesc (パラメータ)

from the ratio of FIR to observed (uncorrected) FUV luminosity densities (Figure 8) as a

function of redshift, using FUVLFs from Cucciati et al. (2012) and Herschel FIRLFs from
Gruppioni et al. (2013). At z < 2, these estimates agree reasonably well with the measure-

ments inferred from the UV slope or from SED fitting. At z > 2, the FIR/FUV estimates

have large uncertainties owing to the similarly large uncertainties required to extrapolate
the observed FIRLF to a total luminosity density. The values are larger than those for

the UV-selected surveys, particularly when compared with the UV values extrapolated to

very faint luminosities. Although galaxies with lower SFRs may have reduced extinction,
purely UV-selected samples at high redshift may also be biased against dusty star-forming

galaxies. As we noted above, a robust census for star-forming galaxies at z ≫ 2 selected
on the basis of dust emission alone does not exist, owing to the sensitivity limits of past

and present FIR and submillimeter observatories. Accordingly, the total amount of star

formation that is missed from UV surveys at such high redshifts remains uncertain.

Figure 9: The history of cosmic star formation from (top right panel) FUV, (bottom right panel) IR,
and (left panel) FUV+IR rest-frame measurements. The data points with symbols are given in Table
1. All UV luminosities have been converted to instantaneous SFR densities using the factor KFUV =
1.15 × 10−28 (see Equation 10), valid for a Salpeter IMF. FIR luminosities (8–1,000µm) have been
converted to instantaneous SFRs using the factor KIR = 4.5 × 10−44 (see Equation 11), also valid for a
Salpeter IMF. The solid curve in the three panels plots the best-fit SFRD in Equation 15.

Figure 9 shows the cosmic SFH from UV and IR data following the above prescriptions,

as well as the best-fitting function

ψ(z) = 0.015
(1 + z)2.7

1 + [(1 + z)/2.9]5.6
M⊙ year−1 Mpc−3. (15)

These state-of-the-art surveys provide a remarkably consistent picture of the cosmic SFH:

a rising phase, scaling as ψ(z) ∝ (1 + z)−2.9 at 3 ∼
< z ∼

< 8, slowing and peaking at some
point probably between z = 2 and 1.5, when the Universe was ∼ 3.5 Gyr old, followed by
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Constraining the Contribution of Galaxies and AGNs to Cosmic Reionization 3

for H and He respectively, and ne is the electron number
density. Here C is the clumping factor of the intergalac-
tic medium (IGM) gas and we set C = 3 as consistent
with results from hydrodynamical simulations which involve
photo-heating of the IGM into account (Pawlik et al. 2009;
Raicević & Theuns 2011).

In Eqs. (1)-(3), Nγ, i is the number of ionizing photons
for each species. In this paper, we consider two contributions
to the ionizing photons, Nγ, i = N∗, i + NAGN, i where N∗, i is
for UV photons from star forming galaxies and NAGN, i is
for UV/X-ray photons from AGNs. We will describe how we
consider each contribution in the following sections.

Ionizing photons emitted by stars and AGNs also heat
up the IGM. The IGM temperature is one of the important
factors to describe the state of the IGM gas. The evolution
of the IGM temperature can be described as

dTe
dt
=

2
3
µ

kBnB

⎛
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∑

i

ϵheat, i − ϵcool

⎞
⎟⎠ − 2

ȧ
a

Te − µTe
dµ−1

dt
, (4)

where the dot represents the time derivative, a is the scale
factor, kB is the Boltzmann constant, µ is the mean molec-
ular weight, nB is the baryon number density, and ϵcool is
the total cooling rate. We take into account the cooling pro-
cesses summarized in the appendix of Fukugita & Kawasaki
(1994). In Eq. (4), ϵheat, i describes the heating rate for each
species i. In this paper, we decompose the heating rate to
two components: from star forming galaxies, ϵ∗, i , and from
AGNs, ϵAGN, i , as in the case of calculations of the ionization
fraction.

When we solve Eqs. (1)-(4), we employ some artificial
treatments to bypass some numerical inconveniences. As de-
scribed later, we assume that all ionizing photons from star-
forming galaxies are consumed to ionize the local IGM. Due
to this treatment, fHII can exceed 1.0 and fHI essentially be-
comes zero. Unfortunately, this unrealistic behavior results
in a numerical oscillation of fHI and fHII. In order to avoid
the unrealistic behavior we set the lower limit of neutral
hydrogen fraction as fHII,l = 10−4, but this artificial value
leads to the continual heating. Thus we also set the upper
limit of the temperature as Te,u = 20,000K.

2.1 Ionizing photons from stars

A star forming galaxy is considered as a main source of ion-
izing photons. In a star forming galaxy, huge amount of UV
photons are produced from stars. Some of these photons can
escape from the galaxy and ionize the surrounding IGM.

To evaluate the ionizing photon number rate from star
forming galaxies, dN∗/dt, we introduce the escape fraction
fesc as a free parameter in our model. Since fesc controls
the contribution of high-z galaxies to the cosmic reioniza-
tion process, we can give the constraint on fesc from the
observational data of the EoR. Using fesc, we assume that
the number density of photons emitted from star forming
galaxies at a redshift z is proportional to the star forming
rate density,

ṅ∗ν = (1 + z)3 fesc ρ̇∗γν , (5)

where γν is the number of photons produced by stars
per solar mass at a frequency ν. Here ρ̇∗ is the comov-
ing star formation rate density (SFRD) and we adopt the

fitting formula by Li (2008) obtained from the data in
Hopkins & Beacom (2006),

log ρ̇∗ (z) = a + b log(1 + z), (6)

(a,b) =

⎧
⎪⎪⎨
⎪⎪⎩

(−1.70,3.30), z < 0.993,
(−0.727,0.0549), 0.993 < z < 3.80,
(2.35,−4.46), z > 3.80,

(7)

where ρ̇∗ is in units of M⊙/yr/Mpc3.
Here ρ̇∗ is the comoving star formation rate den-

sity (SFRD) and we adopt the fitting formula by
Madau & Dickinson (2014),

ρ̇∗ (z) = 0.015
(1 + z)2.7

1 + [(1 + z)/2.9]5.6 (8)

where ρ̇∗ is in units of M⊙/yr/Mpc3.
As mentioned above, the ionizing photons from star

forming galaxies are in the UV range. UV photons have
short mean free paths and are consumed to ionize a local
region of the IGM. This means that all photons from star
forming galaxies are assumed to contribute to ionize the lo-
cal IGM. Therefore, taking into account the frequency de-
pendence of the ionization cross section for hydrogen and
helium, we can write the ionization rate of ionizing photons
for the i-th species as

dN∗, i
dt

=

∫ ∞

νi
dν

niσi ṅ∗ν
nHIσHI + nHeIσHeI + nHeIIσHeII

, (9)

where σi is the cross section for the i-th species and νi is
the threshold frequency to ionize the i-th species, i.e. hpνHI =
13.6 eV, hpνHI = 24.5 eV, and hpνHI = 54.4 eV where hP is
the Planck constant.

Next, we consider the heating rate due to UV radia-
tion from star forming galaxies ϵ∗, i . When a photon with a
frequency ν ionizes a particle of the i-th species, the energy
hP(ν−νi ) contributes to heat the IGM gas. Thus, analogously
to the number of ionization photons, ϵ∗, i is given by

ϵ∗, i =

∫ ∞

νi
dν

niσihP(ν − νi )ṅ∗ν
nHIσHI + nHeIσHeI + nHeIIσHeII

. (10)

To evaluate N∗, i and ϵ∗, i , we need to know γν . How-
ever γν depends on the mass spectrum of stars in the
early Universe which is highly uncertain both theoreti-
cally and observationally. In this paper, we use the result
of Choudhury & Ferrara (2005) derived by population syn-
thesis calculation. According to the study, the integrations
of γν over the appropriate frequency ranges are given by

∫ ν2

ν1

dν γν =

⎧
⎪⎪⎪⎪⎨
⎪⎪⎪⎪⎩

5.43 × 1060/M⊙ , (ν1,ν2) = (νHI,νHeI),
2.61 × 1060/M⊙ , (ν1,ν2) = (νHeI,νHeII),
0.01 × 1060/M⊙ , (ν1,ν2) = (νHeII,100eV/hp).

(11)

Using the cross section averaged over each frequency range,
we perform the integration in Eqs. (9) and (10) with
Eq. (11).

2.2 Ionizing photons from AGNs

UV/X-ray photons from AGNs are also important in the
reionization process of the IGM in the early Universe. X-ray
photons have much larger mean free paths than UV photons
and can ionize and heat up the IGM at the cosmological dis-
tance. Therefore, to count the number of ionization photons

MNRAS 000, 1–10 (2015)



活動銀河核 (AGN)

AGNのUV光度関数モデル作成 
(Croom et al 2009, Giallongo et al 2015)
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1. AGN の UV 光度関数モデル
光度関数は次の式で表す。

Φ(M1450, z) =
Φ(M∗

1450)

100.4(α+1)(M1450−M∗
1450) + 100.4(β+1)(M1450−M∗

1450)
(1)

ここで、パラメータは Φ∗、faint end slopeの α、bright end slopeの β、M∗
1450の 4つ。このうち Φ∗、β、M∗

1450の
3つについて、z < 2では観測 ( Croom et al 2009(arXiv:0907.2727))で得られた値を関数化する。また、6 > z > 2
では、z = 6で Φ∗、β、M∗

1450 の 3つが Giallongo et al 2015の結果にあうように z = 2(Croom et al 2009)から
z = 6(Giallongo et al 2015)の間で光度関数を線形補間する。z > 6に関しても、z = 6までの変化率を外挿する。以
上を用いて、少なくとも明るい側の光度関数が観測に合うモデルを作成した。
また、暗い側のべきである αがどのように進化するかは分かっていないとして、z > 2で α = −1.5− (z− 2) ∗ aと
して zに関して線形に進化させる。ここで、変化率 aはパラメータとする。ただし、次の 3つの条件を課す (1)z < 2
では観測からずれないように α = −1.5で固定する、(2) z = 2で αの値が連続になるように進化させる、(3)αは β
を下回らない (こうしないとベキが逆転するので)。
図 1に作成した光度関数モデルの結果を示す。まず、図 1左上は z = 0.5, 2.0の光度関数で、実線が今回のモデル
での光度関数、点は観測値。これより、z = 0.5ではM1450 < −18、z = 2.0ではM1450 < −22を信用してもっと暗
い側にはそのまま伸ばす。
次に、図 1右上にも同様に z = 4.7での光度関数を示す。暗い側のべきを α = −1.5にしてあるのでGiallongoの観
測より低い。z = 4.7の光度関数は z = 2と z = 6の間の補間で得られたものなので、特にどの観測に合わせるとい
う制限はしていないが、少なくとも明るいM1450 < −26ではMcGreer et al 2013の結果とそう違わない結果になっ
ている。
さらに、図 1左下には z = 6での光度関数を示す。黒線が今回のモデル、緑線が Giallongo et al 2015で得られた
パラメータによる光度関数、黄線はWillott et al 2011で得られたパラメータによる光度関数。赤点は Giallongoの
観測値。ちなみに、Giallongo et al 2015で得られた光度関数 (緑線)は明るい側で他の観測 (Jiang et al 2009)と一
致している。そのため、このモデルでは少なくともM1450 < −26の観測 (Jiang et al 2009)とM1450 = −23.5での
下限値 (Kashikawa et al 2014)を信用する立場。
最後に、図 1右下には、今回のモデルを用いて見積もった ionizing emissivityを示した。αの値を変化させた場合
のモデルとMadau &Haardt 2015で得られたモデルとの比較をしてある。

Fig. 1.— AGN の luminosity function、z=0.5, 2, 4.7, 6。ここでは暗い側のベキα=-1.5 で固定。右下図：ionizing emissivity。α の値を
いろいろ変えて比較。黒: α = −1.5 で固定、赤: z > 2 で α = −1.5 − (z − 2) ∗ 0.1、青:z > 2 で α = −1.5 − (z − 2) ∗ 0.05、緑:z > 2 で
α = −1.5− (z − 2) ∗ 0.15。黄線は Madau &Haardt 2015 での emissitivy。

z=2-6、LFの            ,       ,   はlogで補間 
かつz>6にも外挿(z=20まで)
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1. AGN の UV 光度関数モデル
光度関数は次の式で表す。

Φ(M1450, z) =
Φ(M∗

1450)

100.4(α+1)(M1450−M∗
1450) + 100.4(β+1)(M1450−M∗

1450)
(1)

ここで、パラメータは Φ∗、faint end slopeの α、bright end slopeの β、M∗
1450の 4つ。このうち Φ∗、β、M∗

1450の
3つについて、z < 2では観測 ( Croom et al 2009(arXiv:0907.2727))で得られた値を関数化する。また、6 > z > 2
では、z = 6で Φ∗、β、M∗

1450 の 3つが Giallongo et al 2015の結果にあうように z = 2(Croom et al 2009)から
z = 6(Giallongo et al 2015)の間で光度関数を線形補間する。z > 6に関しても、z = 6までの変化率を外挿する。以
上を用いて、少なくとも明るい側の光度関数が観測に合うモデルを作成した。
また、暗い側のべきである αがどのように進化するかは分かっていないとして、z > 2で α = −1.5− (z− 2) ∗ aと
して zに関して線形に進化させる。ここで、変化率 aはパラメータとする。ただし、次の 3つの条件を課す (1)z < 2
では観測からずれないように α = −1.5で固定する、(2) z = 2で αの値が連続になるように進化させる、(3)αは β
を下回らない (こうしないとベキが逆転するので)。
図 1に作成した光度関数モデルの結果を示す。まず、図 1左上は z = 0.5, 2.0の光度関数で、実線が今回のモデル
での光度関数、点は観測値。これより、z = 0.5ではM1450 < −18、z = 2.0ではM1450 < −22を信用してもっと暗
い側にはそのまま伸ばす。
次に、図 1右上にも同様に z = 4.7での光度関数を示す。暗い側のべきを α = −1.5にしてあるのでGiallongoの観
測より低い。z = 4.7の光度関数は z = 2と z = 6の間の補間で得られたものなので、特にどの観測に合わせるとい
う制限はしていないが、少なくとも明るいM1450 < −26ではMcGreer et al 2013の結果とそう違わない結果になっ
ている。
さらに、図 1左下には z = 6での光度関数を示す。黒線が今回のモデル、緑線が Giallongo et al 2015で得られた
パラメータによる光度関数、黄線はWillott et al 2011で得られたパラメータによる光度関数。赤点は Giallongoの
観測値。ちなみに、Giallongo et al 2015で得られた光度関数 (緑線)は明るい側で他の観測 (Jiang et al 2009)と一
致している。そのため、このモデルでは少なくともM1450 < −26の観測 (Jiang et al 2009)とM1450 = −23.5での
下限値 (Kashikawa et al 2014)を信用する立場。
最後に、図 1右下には、今回のモデルを用いて見積もった ionizing emissivityを示した。αの値を変化させた場合
のモデルとMadau &Haardt 2015で得られたモデルとの比較をしてある。

Fig. 1.— AGN の luminosity function、z=0.5, 2, 4.7, 6。ここでは暗い側のベキα=-1.5 で固定。右下図：ionizing emissivity。α の値を
いろいろ変えて比較。黒: α = −1.5 で固定、赤: z > 2 で α = −1.5 − (z − 2) ∗ 0.1、青:z > 2 で α = −1.5 − (z − 2) ∗ 0.05、緑:z > 2 で
α = −1.5− (z − 2) ∗ 0.15。黄線は Madau &Haardt 2015 での emissitivy。
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faint end slope α = -1.5 + a(z-2) 
aはαのz進化を決めるパラメータ 
aが大きいとhigh-zで暗いAGNが増加 
例 : a=0.06 α(z=6)=-1.72 
!
また、faint endはM1450=-18とする



活動銀河核 (AGN)
2,SED 
基準モデルはコンポジットスペクトル再現(右図)
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1. AGN の SED モデル
AGNの Spectral Energy Distribution(SED)にM1450依存性を持たせて、各 zごとの AGNの UV光度関数から、
平均の SEDを見積もりたい。
参考にするのは、kawaguchi et al 2002で示されていた、SEDのブラックホール質量MBH 依存性 (図 1右)。MBH
が 4桁小さくなると SEDの UV側のピークになる周波数が約 1桁あがる。また、高さは約 4桁下がる。X線の方は
ピークになる周波数は変動せず、高さだけが UV側と同様に下がる。はっきりとした数値が示されている訳ではない
ので、見た目で推測して、自分で SEDを再現してみたのが図 1の左図。また、ここから各 SEDの UV側のピーク
周波数と高さに関して、M1450 との関係を簡単な式で表した。

Fig. 1.— AGN SED のブラックホール質量依存性。kawaguchi et al の図 (右) を再現するように、モデルを作成 (左)。ここから、任意の
M1450 に対して対応する SED を計算できる関数を作成した。

さらに、これまで使っていた composite spectrumを再現するような SEDモデルの関数と組み合わせて、任意の
M1450 に対して SEDを与える関数を作成した。その関数と UV光度関数 (φ)から、次のように任意の zでの平均の
SEDを見積もる。

Lν =

∫
φ(M1450, z)Lν(ν,M1450)dM1450∫

φ(M1450, z)dM1450
(1)

例として図 2に z = 2と z = 6で光度関数の暗い側のべき αを変えた場合の SEDの変化を比較した。また、M1450
の faint endはM1450 = −15とかなり暗くしてある。さらに、これまで用いていた composite spectrumの SEDモ
デルとも比較。結果は比較のため 145nmの位置で規格化してある。まず、α = −1.5と比べ、暗い AGNが増える
α = −2.5の場合は SEDのUVピークの位置が高エネルギー側に約 5倍ほどずれる事が分かる。そのため、暗いAGN
が優勢な光度関数のモデルほど水素やヘリウムを電離しやすくなる。一方でこれまで用いてきた SEDモデルは UV
ピークの位置が低エネルギー側にあり、明るいAGN優勢なモデルに対応する。これは、composite spectrumを見積
もった時に使った AGNは明るいものが中心だったためではないかと推測される。(どれくらいの明るさだったかは、
調べていますがまだ見つけきれていません。)
z = 2での SEDは z = 6の時と比べて、α = −1.5のモデルが composite spectrumに近づく。これは、z = 2で
は、明るい AGNの数がピークに達しており、z = 6と比べて明るい AGNが優勢になるためである。

Fig. 2.— ν1450L1450 で規格化した SED モデルの比較。これまでの SED モデル (青) と今回作成したモデル (黒、赤)。ここでは z = 2, 6 の
場合を示した。

暗いAGNが多いとUVピーク周波数は高くなる＞電離しやすくなる

BH mass依存性を持たせることで 
あるεに対して、任意のM1450を持つ 
AGNのSEDの形が決まる
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観測的制限

高赤方偏移クエーサースペクトル観測  HI再電離 z > 5.7 (Fan et al 2006)

at z=6.6 (Ouchi et al 2010) 
at z=7.3 (Konno et al 2014)

fHII > 0.8± 0.2

0.2 < fHII < 0.7

HeII再電離  z > 3.4  
    (Worseck et al 2014)

・水素に対する制限

Lyman-α Emitter(LAE)観測

高赤方偏移クエーサースペクトル観測

・ヘリウムに対する制限

・CMB optical depth

⌧e = 0.055± 0.009 (Planck Collaboration 2016)



HI reionization z > 5.7 (Fan et al 2006)
at z=6.6 (Ouchi et al 2010) 
at z=7.3 (Konno et al 2014)

fHII > 0.8± 0.2
0.2 < fHII < 0.7

電離史：HI
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HeII reionization z > 3.4 (Worseck et al 2014)

電離史：HeII
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⌧e(z) =

Z z

0
c�Tne(1 + z)3

dt

dz
dz

Thomson optical depth                               
 (Planck Collaboration et al. 2016)

⌧ = 0.055± 0.009

CMB : optical depth
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✏ = 1.0観測的制限

z = 6.6
fHI < 0.2± 0.2

zH > 5.7

0.3 < fHI < 0.8
z = 7.3

⌧ = 0.055± 0.009 zHe > 3.4

total

a

fesc

a

fesc fesc

✏

fesc fesc

白 : 制限を満たす　青：制限を満たさない カラーバー：満たす制限の個数

fesc



観測的制限

z = 6.6
fHI < 0.2± 0.2

zH > 5.7

0.3 < fHI < 0.8
z = 7.3

⌧ = 0.055± 0.009 zHe > 3.4

total

⌘ = 0.5

a

fesc

a

fesc fesc

✏

fesc fesc fesc

白 : 制限を満たす　青：制限を満たさない カラーバー：満たす制限の個数



観測的制限

a

fesc fesc fesc

ε= 0.5 ε= 1.0 ε= 5.0

すべての制限を満たすのは、 
0.04< fesc < 0. 08、a < 0.01 
!
但し、feint endやAGNの登場時期にも依存



まとめ 
星形成銀河 (SFRD ,fesc ,電離光子数) 
AGN (UVLF, SED) 
モデルからHとHeの電離を計算し観測の制限と比較 
!
CMB optical depthが下がった事で、 
むしろAGNがhigh-zにたくさんいては問題 
!
ただし、CMB optical depthとHe reionizationを同時に 
満たすには、AGNの高いHe電離効率が必要ε>1 
!
totalの結果はfesc < 0.08, a < 0.01 
ただし、結果はLFのfaint endやAGNの登場時期にも依存



Back up
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a

観測的制限

a

✏ = 0.5 ✏ = 1.0 ✏ = 5.0

上段：faint end = -15　下段：デフォルト -18

fesc fesc fesc



✏ = 1.0観測的制限

z = 6.6
fHI < 0.2± 0.2

zH > 5.7

0.3 < fHI < 0.8
z = 7.3

⌧ = 0.055± 0.009 zHe > 3.4

total

a

fesc

a

fesc fesc

✏

fesc fesc fesc

faint end = -15



観測的制限

z = 6.6
fHI < 0.2± 0.2

zH > 5.7

0.3 < fHI < 0.8
z = 7.3

⌧ = 0.055± 0.009 zHe > 3.4

total

⌘ = 0.5

a

fesc

a

fesc fesc

✏

fesc fesc fesc

faint end = -15



fesc fesc fesca

fesc fesc fesc

観測的制限

a

✏ = 0.5 ✏ = 1.0 ✏ = 5.0

上段：AGN登場 z=15　下段：デフォルト z=20



✏ = 1.0観測的制限

z = 6.6
fHI < 0.2± 0.2

zH > 5.7

0.3 < fHI < 0.8
z = 7.3

⌧ = 0.055± 0.009 zHe > 3.4

total

a

fesc

a

fesc fesc

✏

fesc fesc fesc

AGN登場 z=15



観測的制限

z = 6.6
fHI < 0.2± 0.2

zH > 5.7

0.3 < fHI < 0.8
z = 7.3

⌧ = 0.055± 0.009 zHe > 3.4

total

a

fesc

a

fesc fesc

fesc fesc fesc

AGN登場 z=15⌘ = 0.5✏


