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Abstract
Massive stars play an important role in the formation and development of the Uni-
verse, affecting the evolution of galaxies and planets to a high extent. Despite their
importance, much about the mechanisms of massive star formation is still unknown.
Massive stars go through their evolutionary stages at a higher pace than their low-
mass counterparts and spend their initial stages deeply embedded in cocoons of gas
and dust. Moreover, they usually form at great distances from the Earth, which
makes them challenging to observe with an angular resolution sufficient to resolve
their inner structures spatially. In light of all these factors, it is difficult to gain
good insight into the mechanisms occurring during the early stages of massive star
formation, making the validation of current theories extremely challenging. In this
thesis, we aim to study the IRDC G31.98+0.07 and analyse its star formation activi-
ty to contribute to a better understanding of the properties of massive stars and the
processes of their evolutionary stages. Data from multiple telescopes and different
wavelengths were used to analyse the cloud through data mapping, cross-matching
and use of mass and age models (through SED fitting and PARSEC modelling).
Using IR images from Spitzer, SOFIA and Herschel telescopes, we identify 13 point-
like sources located across the cloud area. For 3 of these 13 cores, data at millimetre
wavelengths obtained with the IRAM telescope and ALMA was used to further ana-
lyse the level of star formation activity. Toward these three cores, our spectral energy
distribution analysis predicts masses for forming stars in the range of 8 to 32M⊙
consistent with the high-mass regime. Furthermore, the high-resolution ALMA data
does not show evidence of fragmentation towards one of the cores. This may be
consistent with a Core Accretion scenario. For the 13 cores, we attempt a deeper
investigation using Gaia data and find a good match within the Gaia catalogue for
13 sources. For these sources, we estimate mass and age and discuss in detail the
validity of our findings. In summary, the IRDC G31.98+0.07 shows some indication
of massive star formation but more data is needed to further confirm our findings
and draw statistically significant results.
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Sammandrag
Massiva stjärnor har en viktig roll i universums bildande och utveckling, och påver-
kar evolutionen av galaxer och planeter i hög grad. Trots att de är betydelsefulla
för deras omgivning är mycket om mekanismerna bakom massiva stjärnors bildning
fortfarande okänt. Massiva stjärnor går igenom sina evolutionära stadier i en hög-
re takt än sina lågmassiva motsvarigheter och tillbringar sina första stadier djupt
inbäddade i kokonger av gas och damm. Dessutom bildas de vanligtvis på stora
avstånd från jorden, vilket gör dem svåra att observera med en tillräckligt bra vin-
kelupplösning för att få en förståelse av de inre rumsliga strukturerna. På grund av
alla dessa faktorer är det svårt att få god insikt i de mekanismer som uppstår under
de tidiga stadierna av massiv stjärnbildning, vilket gör valideringen av nuvarande
teorier extremt utmanande. Syftet för detta kandidatarbete är att studera det infra-
röda mörka molnet G31.98+0.07 och analysera dess stjärnbildningsaktivitet för att
bidra till en bättre förståelse av egenskaperna hos massiva stjärnor och processerna
i deras evolutionära stadier. Data från flera teleskop och olika våglängder användes
för att undersöka molnet genom dataanalys och användning av modeller som upp-
skattar massa och ålder (SED-anpassning och PARSEC-modellering). Med hjälp av
IR-bilder från Spitzer, SOFIA och Herschel-teleskopen identifieras 13 punktliknande
källor över molnet. För 3 av dessa 13 kärnor användes data vid millimetervåglängder
som erhållits med IRAM- och ALMA-teleskopet för att ytterligare analysera nivån
av stjärnbildningsaktivitet. Analys av spektral energifördelning förutsäger att dessa
kärnor kan bilda stjärnor i intervallet 8 till 32M⊙, vilket uppfyller villkoret för att
de skall associeras som massiva. Dessutom visar den högupplösta ALMA-datan inte
tecken på fragmentering mot en av kärnorna. Detta kan stämma överens med ett
kärnackretionsscenario. För de 13 kärnorna försöker vi göra en djupare undersökning
med Gaia-data och hitta en bra matchning inom Gaia-katalogen för 13 källor. För
dessa källor uppskattar vi massa och ålder och diskuterar i detalj validiteten av vå-
ra fynd. Sammanfattningsvis indikerar G31.98+0.07 massiv stjärnbildning men mer
data behövs för att ytterligare bekräfta våra fynd och dra statistiskt signifikanta
resultat.
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Förkortningslista

Nedan är listan över akronymer som har använts i detta arbete, listade i alfabetisk
ordning. Notera att de begrepp som inte är översatta är organisationer, filformat,
mjukvaror, namn på teleskop eller metoder som inte har en svensk översättning.

ALMA Atacama Large Millimeter Array
DEC Declination - Deklination
ESO European Southern Observatory
FITS Flexible Image Transport System
FORCAST Faint Object Infrared Camera for the SOFIA Telescope
GLIMPSE Galactic Legacy Infrared Midplane Survey Extraordinaire
HOPS Herschel Orion Protostar Survey
HR Hertzsprung–Russell(-diagram)
IR Infrared - Infraröd
IRAC Infrared Array Camera on the Spitzer Telescope
IRAM Institut de Radioastronomie Millimétrique
IRDC Infrared Dark Cloud - Infrarött mörkt moln
MRS Maximum Recoverable Scale - Maximal detekterbar vinkelstorlek
PACS Photodetector Array Camera and Spectrometer
PARSEC PAdova & TRieste Stellar Evolution Code
RA Right Ascension - Rektascension
RMS Root Mean Square - Kvadratiskt medelvärde
SED Spectral Energy Distribution - Spektral energifördelning
SOFIA Stratospheric Observatory for Infrared Astronomy
SPIRE Spectral and Photometric Imaging Reciever
TMT Thirty Meter Telescope
TOPCAT Tool for Operations on Catalogues and Tables
UHERO University of Hawai’i Economic Research Organization
UV Ultraviolet - Ultraviolett
VLT Very Large Telescope
WNL Late stage of Wolf-Rayet star (WN) - Sent stadie av Wolf-Rayet-stjärna
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Nomenklatur

Nedan finns nomenklaturen av enheter och parametrar som har använts genom hela
arbetet.

Enheter

AU Astronomisk enhet
erg Grundläggande energienheten i CGS-systemet.
g Gram
h Timme
Hz Hertz
Jy Jansky
K Kelvin
m Minut eller meter
pc Parsek
rad Radian
s Sekund
′ Bågminut
′′ Bågsekund
◦ Grader

Parametrar

A Total extinktion
AV Visuell extinktion
α Konstant
b Latitud
B(T ) Planck-funktionen vid temperaturen T
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c Ljusets hastighet
C Konstant
d Distans
D Diameter
F Flöde
G Gravitationskonstanten
γe Eddingtons spridningsgräns
h Plancks konstant
HII Interstellärt moln som främst innehåller joniserade väteatomer
I Intensitet
J Rotationskvanttal
kB Boltzmanns konstant
κ Opaciteten
mp Massa för en proton
m Apparent magnitud
M Absolut magnitud
Mc Kärnans massa
M∗ Massa för en stjärna
M⊙ Solmassa
Ṁ Massförlust
Ṁdisk Kärnans ackretionshastighet
l Longitud
L Luminositet
LE Eddington-luminositet
Lbol Bolometrisk luminositet
L⊙ Solens luminositet
λ Våglängd
p Parallaxvinkel
Σcl Klumpomgivningens ytdensitet
σt Thomsonspridning
T Temperatur
θ Vinkelupplösing
θw,esc Vinkeln av en jetstråle
θview Vinkeln som objektet antas ses ifrån
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vc Centralhastighet
ν Frekvens
X Massfraktionen av väte
Y Massfraktionen av helium
Z Metallicitet - massfraktion av element tyngre än helium
Z⊙ Solens metallicitet
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Figurer

1 Figuren visar typiska spektrala energifördelningar för stjärnobjekt i
olika steg av sin uppväxt, även kallat klasser. Ifall man lyckas få ett
stjärnobjekts flöde i olika våglängder kan man alltså utifrån detta
uppskatta i vilket fas som stjärnobjektet befinner sig i och därifrån
uppskatta stjärnans egenskaper. Hämtat från (42). . . . . . . . . . . . 11

2 Figuren beskriver hur parallax fungerar med ekvation 2. . . . . . . . . 12

3 Bild från programmet SAOImageDS9 för data taget med Herschel-
teleskopet med en våglängd på 70 µm. De 19 identifierade källorna
som hittades har ringats in och numrerats. Den stora ringen symbo-
liserar det område som analysen begränsade sig till. Den vita boxen
visar approximativt det område som senare används för att identifiera
tre kärnor i det molekylära molnet, som sammanfaller med källa 4,
5, 6 i denna bild. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27

4 SED och anpassade modeller för källa 4, 5 och 6 från figur 3 med källa
4 på översta raden, källa 5 i mellersta raden och källa 6 i nedersta
raden. I figurerna visas den bäst anpassade modellen i svart. Till
vänster visas den spektrala energifördelning med en färgkarta, där
färgen symboliserar hur bra modellerna är anpassade. Ett lågt värde
på χ2 medför en bra anpassad modell. Åt höger visas, förutom den
bästa modellen, även de fyra nästkommande bästa modeller. . . . . . 29

5 Hastighet- och intensitetsspektrum för C18O (J=2-1) i IRDC G31.98+0.07.
. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30

6 Hastighet- och intensitetsspektrum för N2H+ (J=1-0) i IRDC G31.98+0.07.
. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

7 Karta över integrerad intensitet för C18O med konturer och spektrum
för de lokaliserade kärnorna 6 (upp), 5 (vänster) och 4 (höger), som
framställdes inom intervallet ∼ 101 km/s och ∼ 92 km/s. Central-
hastigheten för C18O-gasen (∼ 96 km/s) visas i form av en vertikal
linje. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32

8 Karta över integrerad intensitet för N2H+ med konturer och spekt-
rum för de lokaliserade kärnorna 6 (upp), 5 (vänster) och 4 (höger),
som framställdes inom intervallet ∼ 98 km/s och ∼ 92 km/s. Central-
hastigheten för N2H+-gasen (∼ 95 km/s) visas i form av en vertikal
linje. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32
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Figurer

9 Vänster: G31.98+0.07-molnets 1,3 mm kontinuum bild, för den kom-
pakta konfigurationen av ALMA-teleskopet. Den överliggande svarta
cirkeln är källa 5 från figur 3. Uppe till höger: inzoomad vy av en
konturplot gjord för kontinuum bilden med den kompakta konfigu-
rationen. Den lägsta konturen har värdet 3 × 298 µJy, steget mellan
varje kontur är 3 × 298 µJy och RMS-värdet är 298 µJy. Nere till
höger: inzoomad vy av en konturplot gjord för kontinuum bilden med
den utspridda konfigurationen. Den lägsta konturen har värdet 3×110
µJy, steget mellan varje kontur är 3 × 110 µJy och RMS-värdet är
110 µJy. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33

10 Förändringen av massan vid olika temperaturer. Till vänster: Gjord
för kompakta konfigurationen. Till höger: Gjord för utspridda konfi-
gurationen. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34

11 Figuren till vänster illustrerar egenrörelsen, i millibågsekunder/år (mb-
s/år), för de identifierade stjärnorna (rött) gentemot källor i dess om-
givning (blått), notera den röda klumpen vid -3, -4 där det förekom-
mer 5 stycken stjärnor med nästan identisk egenrörelse. Figuren till
höger visar de identifierade stjärnornas beräknade distans. Punkterna
symboliserar deras uppskattade distans, medan de vertikala linjerna
är intervallet för deras fel. Den gröna horisontella linjen vid 4900 pc
visar det värde som tidigare antagits för molnet. Stjärnorna märk-
ta med rött är de kärnor som har liknande egenrörelser i figuren till
vänster, notera att de flesta av dem även har liknande distans. . . . . 35

12 Figuren till vänster visar egenrörelser, i millibågsekunder/år (mbs/år)
hos källorna som ingår i HOPS. Notera att den låga sprindningen
av egenrörelse, vilket kan betyda att källorna bildats i en eller fle-
ra stjärnhop. Figuren till vänster visar den beräknade distansen för
källorna. Notera här att distansberäkningarna är generellt mycket
noggranna med försumbart fel. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35

13 Färg-magnituddiagram för de identifierade stjärnorna (vänster) och
källor ifrån HOPS (höger). Notera skillnaderna av absolut magnitud i
Gaia G-band (y-axel) där HOPS har en mycket större spridning, vilket
bättre symboliserar en förväntad magnitudsfördelning hos stjärnor. . 36

14 Färg-magnituddiagram med PARSEC evolutions modell, som visar
potentiella stjärnor som identifierades i G31.98+0.07, och vilken mas-
sa och ålder dessa förväntas att ha utifrån dess absoluta magnitud och
färg. Konstant masslinje ses som streckad linjer medans isokronerna
(linjer där åldern är konstant) är heldragna, stjärnorna representeras
som svarta stjärnor. 7 utav 13 kärnor ligger utanför isokronen på 10
miljoner år, vilket kan tyda på en felberäknad absolut magnitud. . . 36
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Figurer

15 Färg-magnituddiagram med PARSEC evolutions modell för 40 källor
i Orion. Konstant masslinje ses som streckad linjer medans isokroner-
na (linjer där åldern är konstant) är heldragna, källorna representeras
som svarta stjärnor. Samma isokroner och konstanta masslinjer, som
togs fram för 14 användes som referns. Många utav källorna ligger
nedanför isokronerna vilket kan beror på bristfällig data eller under-
stimering vid uträknadet av absolut magnitiud. . . . . . . . . . . . . 37

16 Vänster: Teleskop från Mauna Kea Observatoriet. Synligt är Subaru
Telescope, W. M. Keck-observatoriet och NASA Infrared Telescope
Facility (90). Höger: Hawaiianska kulturutövare, miljöpartister och
aktivister samlas för att stå solidariskt mot första spadtaget för TMT
den 7 oktober 2014 (91). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49

17 Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning
för källa 1. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart
linje och källans beräknade flöde för vardera våglängd markeras med
svarta rutor. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 3

18 Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning
för källa 2. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart
linje och källans beräknade flöde för vardera våglängd markeras med
svarta rutor. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 4

19 Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning
för källa 3. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart
linje och källans beräknade flöde för vardera våglängd markeras med
svarta rutor. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 4

20 Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning
för källa 7. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart
linje och källans beräknade flöde för vardera våglängd markeras med
svarta rutor. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5

21 Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning
för källa 8. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart
linje och källans beräknade flöde för vardera våglängd markeras med
svarta rutor. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5

22 Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning
för källa 9. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart
linje och källans beräknade flöde för vardera våglängd markeras med
svarta rutor. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6
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1
Inledning

Stjärnor är ursprunget till alla de tyngre grundämnena i universum och därmed
anledningen till att vi människor är här överhuvudtaget. Stjärnor är grundpelarna
av våra galaxer och värdarna för våra exoplaneter. Att studera hur dessa stjärnor
bildas ger därmed en inblick in i universums utveckling och besvarar frågor om vårt
ursprung. Ämnen som järnet i vårt blod, kalciumet i våra ben och syret vi andas
är bara en andel av ämnena som har producerats i en stjärna. Att undersöka de
olika processer som leder till stjärnors födelse och död kan vara nyckeln till en ökad
förståelse av de fysiska egenskaperna och mekanismerna runt oss. Massiva stjärnor
är speciellt intressanta att studera eftersom de har en så pass stor inverkan i energin
som cirkulerar i universum och som är drivkraften till utvecklingen av våra galaxer.
Massiva stjärnor definieras som stjärnor vars massa, M∗, är större eller lika med åtta
gånger vår egna solmassa.

Trots att massiva stjärnor har en stor betydelse i universum så finns det inte myc-
ket information som förklarar mekanismerna bakom bildningen av massiva stjärnor
(1). Det är svårt att observera de tidiga evolutionsstadierna, samt att det i dagslä-
get inte finns fastställande teorier som stödjer stjärnbildningen hos massiva stjärnor.

Observationer kan användas för att studera massiva stjärnors bildning, men det
finns flera komplikationer. Under dess tidiga evolutionsstadie är källan omsluten av
ett tjockt lager av gas och stoft som skymmer vår sikt. Dessutom är de även sällsyn-
ta, därav befinner de sig oftast på väldigt stora avstånd (2). Det som även försvårar
observationer är att de både påverkar sin omgivning i stor skala, samt att de går
igenom evolutionsstadierna relativt fort och är på så sätt kortlivade (3). Ett sätt att
undgå dessa problem är att undersöka den tätaste delen av ett molekylärt moln, där
stjärnbildningen av massiva stjärnor antas bilda.

1.1 Syfte

Syftet med arbetet är att undersöka stjärnbildningsaktiviteten på olika skalor, inom
ett molekylärt moln. Därmed undersöks det molekylära molnets struktur i förhopp-
ning att identifiera massiva kärnor och deras egenskaper. Dessa kärnor studeras
vidare för att kunna dra en slutsats om eventuella massiva stjärnor kan bildas, samt
möjliga mekanismer som kan starta stjärnbildning i molnet. Syftet är att bidra med
en ökad förståelse för bildning av massiva stjärnor.
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1.2 Mål
Först detekteras intressanta källor i det molekylära molnet G31.98+0.07, vilket är
ett IRDC (se 2.2 för mer information) där eventuell stjärnbildning kan ske. Målet
med uppgiften är att utifrån de identifierade källornas spektrala energifördelning
(SED) passa in dem i en modell som förutsäger en mängd olika parametrar för den
eventuella kärnan (4).

Sedan undersöks molnets struktur, genom att studera molekylers emissionslinjer.
Molnets gasdistribution analyseras sedan för att identifiera närvaron av täta kärnor
där stjärnor bildas. De täta kärnornas positioner jämförs sedan med de positioner
hos de identifierade källorna från första momentet. Ifall någon av källorna samman-
faller undersöks de med hög vinkelupplösning för att undersöka kärnans struktur
och utveckling.

Stjärnor som föds relativt nära varandra i tid och rum kan ha ett gemensamt ur-
sprung och forma en stjärnhop. I ett tredje skede blir därför målet att uppskatta
identifierade stjärnors massor och åldrar utifrån isokroner och konstanta masslinjer,
samt analysera deras egenrörelser för att kunna värdera ifall dessa tillhör samma
stjärnhop.

1.3 Avgränsningar
Arbetet kommer att använda sig av redan framtagen data och simuleringsverktyg
och kommer därför inte att bygga egna verktyg eller utföra observationer. Däremot
för att genomföra arbetet har egna koder skrivits i Python. De observationer som
använts har utförts med flera olika teleskop och upplösningen av dessa teleskop va-
rierar. Datan som används i arbetet innehåller endast ett molekylärt moln vilket
resulterar i att arbetet och dess analys begränsas till detta, och endast detta mo-
lekylära moln. Eftersom ett begränsat område används för analys, kan det betyda
att det finns begränsade möjligheter, inkluderat i detta är exempelvis att antalet
källor som undersöks kanske begränsas. Detta betyder att inga statistiska analyser
kommer att göras. Området som analyseras ligger även relativt långt bort och är
omsluten av gas och stoft, vilket medför att extinktionen kommer att bli så stor
att varje källa kommer att till synes vara ljussvag. Detta i sin tur påverkar Gaias
Parallax beräkningar samt källornas egenrörelser. Om detta är fallet kommer istället
andra källor, som ligger nämnre att undersökas.

Vid identifikation av kärnor kommer arbetet att begränsa sig till att endast un-
dersöka förekomsten av kolmonoxidisotop (C18O) samt diazenylium (N2H+). Övriga
parametrar som inte nämnts i uppgiften, såsom molnets densitet och temperatur,
kommer inte att undersökas, vid antagande att de inte behövs för att beräkna de
önskade parametrarna. Men om de behöver användas, kommer de att antas med
rimliga värden.
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För att få fram parametrar för kärnan passas kärnans spektrala energifördelning
in i en modell. I arbetet jämförs inte andra modeller för stjärnbildning, utan håller
sig helt till den bäst anpassade modellen.

I arbetet kommer inte heller något avstånd att beräknas, ifall avstånd skulle be-
hövas kommer det tas från redan gjorda avståndsberäkningar.
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This is a sample text in blue
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2
Teori

I detta kapitel introduceras de koncept och teorier som behövs för att förstå hur
och var massiva stjärnor bildas, samt vetenskapen bakom metoderna som används i
arbetet. För läsare som inte har en bakgrund inom astronomi förklaras och illustreras
även vanliga begrepp som används kontinuerligt i arbetet.

2.1 Introduktion till astronomi

2.1.1 Avstånd, koordinatsystem och massor
Inom astronomin används det olika typer av mått och koordinatsystem än vad som
normalt används på jorden. Detta beror bland annat på att distanser mellan oli-
ka objekt är väldigt stora, exempelvis är medeldistansen mellan jorden och solen
∼ 1, 5 × 1011 m, vilket även är definitionen utav en astronomisk enhet (AU) (5).
Ett annat vanligt mått att ange avstånd på är parsek (pc) vilket är lika med 3,26
ljusår eller 3, 09 × 1016 m. För att få en känsla för storheten parsek kan man tänka
på att avståndet till Proxima Centauri, näst närmsta stjärnan till jorden, är ungefär
4, 048×1016 m eller 1, 31 pc och avståndet till vår granngalax Andromeda är ungefär
0, 74 × 106 pc. Likt rymdavstånd kan även himlakroppars massor vara stora. Därför
har astronomer angivet en standardenhet för massa, solmassa (M⊙ = 1, 99 × 1030

kg), vilket är definierad efter vår egna sol (5, s. 1).

För att beskriva en himlakropps position på himmelssfären används astronomis-
ka koordinatsystem. Himmelssfären är den sfäriska yta i himmeln som vi ser när vi
tittar uppåt. Himmelssfären har även poler och en himmelsekvator, vilken definie-
ras som den cirkulära projektionen av jordens ekvator på himmelssfären (5, s. 6).
I detta arbete används två standardsystem för att beskriva astronomiska koordi-
nater, ekvatoriella koordinater och galaktiska koordinater. Ekvatoriella koordinater
har som grund himmelsekvatorn och himmelspolerna. Precis som med geografiska
koordinater på jorden kan astronomiska koordinatsystem beskrivas med hjälp av
latitud, b, longitud, l, och origo. Latitud beskriver den relativa nordliga eller sydliga
positionen av ett objekt till origo, medan longitud beskriver dess relativa ostliga
eller västliga position. Inom det ekvatoriella koordinatsystemet kallas dock latitud
för deklination (DEC) och longitud för rektascension (RA). Vanligtvis anges de-
klination i grader (◦), bågminuter (′) och bågsekunder (′′) och RA i stjärntimmar
(h), stjärnminuter (m) och stjärnsekunder (s), där en timme motsvarar den vinkeln
himmelssfären har roterat kring polaraxeln under den tiden, det vill säga 15◦ (5,
s. 6). Galaktiska koordinater har som grundplan Vintergatans galaxplan. Latitud
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och longitud anges i grader (◦), där longitudens nollpunkt definieras i vår galaktiska
mittpunkt (5, s. 7-8).

2.1.2 Magnituder, extinktion och rödfärgning
Inom astrofysik beräknas en stjärnas ljusstyrka med magnituder. Det förekommer
två stycken olika magnituder, apparent och absolut. Den apparenta magnituden är
den ljusstyrka som en källa har sett från jorden, medan den absoluta magnituden
är källans ljusstyrka på ett avstånd av 10 pc ifrån källan samt utan extinktion. Ju
lägre värde på magnituden desto ljusstarkare är källan och en källa vars magnitud
0 är 100 gånger så ljusstark som en källa med magnitud 5. Notera att en stjärnas
absoluta magnitud är, bland annat, proportionell mot stjärnans flöde och massa.
När man observerar stjärnor i teleskop så erhåller man den apparenta magnituden,
men det är egentligen det absoluta magnituden som är av intresse, eftersom man
utifrån den kan estimera stjärnans massa. Därmed omvandlar man den apparenta
magnituden till absoluta magnitud med följande ekvation

M = m − 5 log d

10 pc
− A, (1)

där m är apparent magnitud, M är absoluta magnitud, d är källans avstånd från
jorden och A är den totala extinktionen. En stjärna har generellt en absoluta mag-
nitud mellan -10 och 20, där solen har en absoluta magnitud på 4,8. Stjärnor sänder
ut ljus i olika våglängder och kommer därmed att ha olika magnituder beroende på
vilken våglängd man observerar i. Det går att utnyttja detta för att uppskatta en
stjärnas färg, genom att kolla på dess magnitud i olika våglängder. Ett välanvänt
färgindex ges genom att ta skillnaden av dess magnitud i blåa och visuella bandet
(B-V), ju större värde på skillnaden desto rödare är stjärnan (5, s. 8-9,158).

I rymden förekommer interstellärt medie, exempelvis ett molekylärt moln, vilket
består av stoft blandat med gas. Stoftpartiklarna absorberar stjärnljus, vilket bety-
der att stjärnor med mycket interstellärt medie framför sig kommer att se mörkare
ut, alltså ha en högre apparent magnitud, än vad de egentligen har. Det är detta
som kallas extinktion. Stoftpartiklarnas absorption är även våglängds beroende, där
de absorberar kortare våglängder, det vill säga den blåa sidan av färgspektrumet,
bättre, vilket gör att stjärnor som utsätts för extinktion även kommer att se rödare
ut (5, s.158-159), denna effekt kallas även för rödfärgning.

2.2 IRDC:s och deras miljö
I galaxer är det kallaste och tätaste materialet i form av molekylära moln som
huvudsakligen består av gas och stoft. De tätaste och mest massiva delarna inom
molekylära moln benämns Infrared Dark Clouds (IRDCs) (6). IRDCs absorberar
mid-infrarött emission i galaktiska bakgrunden och ses som mörka områden, därav
namnet (7). De karaktäriseras med en temperatur < 25 K, densitet > 105 cm−3 och
massa från 100M⊙ upp till tusentals solmassor (8; 9).
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Idag vet man att det finns tydliga indikationer att IRDCs är värdar för stjärnbild-
ning med varierande massor. En av anledningarna är att IRDCs har kalla kärnor
som består av tät gas och de är det tidigaste observerade stadierna av massiv stjärn-
bildning. En annan anledning är att IRDCs har tillräckligt med massa för att ge
bränsle till bildningen av massiva stjärnor (10).

Trots extensiv ansträngning, vet man fortfarande inte vad som startar stjärnbild-
ningen. Det finns flera föreslagna teorier, där en teori beskriver att tätare delar av
molnen kollapsar under sin egen tyngd och en annan som föreslår att kollisioner
mellan moln kan trigga igång stjärnbildningen (11; 12). Dessutom finns det en teori
om att närliggande explosioner av bildande eller döende stjärnor kan komprimera
gasen och bidra till att stjärnbildning uppstår.

Att studera IRDCs kan därmed ge en större inblick om vilka mekanismer som
ligger bakom bildningen hos massiva stjärnor och de initiala fysiska förhållanden
som krävs för att mekanismen ska uppstå. Dessutom kan man förstå egenskaperna
i molekylära moln och nivån av stjärnbildning genom att undersöka gasen i IRDCs.

2.3 Kemiska spårämnen av IRDC-egenskaper
På grund av den mycket låga temperaturen inom ett IRDC är det mesta av gasen
i molekylform. Dessutom är en liten andel av molekylerna fastfrusna på ytan av
interstellära stoftkorn. Stoftkornen består bland annat av kolväten, kiselföreningar
som är täckta av ett lager av is (frusen gas). Isen kan exempelvis vara vattenis och
kolmonoxid. Trots att molekylerna är fastfrusna så kan kemiska reaktioner fortfa-
rande ske och bilda komplexa molekyler inom stoftkornen (13).

I gasfasen identifieras molekyler genom att observera emissionslinjerna som mot-
svarar deras rotationstillstånd. Närvaro av emissionslinjer beror på antal protoner,
neutroner och elektroner som påverkar energinivån i en atom. Dessa emissionslinjer
uppstår när elektroner hos exciterade molekyler övergår från ett högre till ett lägre
energitillstånd. Denna energiövergången leder till att molekylen emitterar fotoner
där emissionslinjerna motsvarar specifika våglängder av ljus i ett spektrum. Dessa
energiövergångar är unika hos olika ämnen och används därför som ett fingeravtryck
för ämnena. Emissionslinjer är därmed användbart för att spåra atomer och mole-
kyler som är närvarande i stjärnor, gasmoln och galaxer (14).

Fastän molekylära moln består främst av molekylärt väte, H2, är de svåra att upp-
täcka med radio och infraröda observationer på grund av avsaknad av dipolmoment.
Istället används oftast den näst vanligaste molekylen i molekylära moln, kolmonoxid
(CO) (15). Varför vanlig kolmonoxid, CO, inte används är för att molekylen har en
hög kolumndensitet och är optiskt tät, vilket gör den svår att observera. För att
undvika problemet används mindre förekommande isotoper av kol eller syre i kol-
monoxid, till exempel 13CO eller C18O (16).

Olika molekyler kan användas för att undersöka olika lager inom molekylära moln

7



2. Teori

och hittills har mer än 200 olika molekyler blivit identifierade (17). Till exempel
används vanligtvis N2H+ för att spåra och identifiera den tätaste delen inom IRDCs
(18). Det är även C18O och N2H+ som kommer att användas i detta arbete.

2.4 Teorier om sjärnbildning
En av de stora frågorna om hur massiva stjärnor bildas är hur en himlakropp samlar
in, eller ackreterar, stora mängder material från molnet som behövs för att forma
en massiv stjärna under den relativt korta perioden vid evolutionsstadierna (19).
För nuvarande finns det två föreslagna teorier som förklarar hur massiva stjärnor
kan formas i ett moln, kärnackretion och konkurrerande ackretion. Kortfattat skiljer
sig dessa teorier åt om hur och när material från det molekylära molnet ackreteras
(20; 21).

Kärnackretion (22; 23) kan liknas med en uppskalad version av den processen som
beskriver stjärnbildningen hos lågmassiva stjärnor, det vill säga stjärnor vars massa
är 0, 5M⊙ ≲ M∗ ≲ 8M⊙. Till skillnad från massiva stjärnor är lågmassiva stjärnor
välstuderade och det finns en bra uppfattning om hur de bildas (24). Kärnackretions-
modellen menar att gravitationsbundna kärnor i ett molekylärt moln ackreterar ma-
terial tills de massiva kärnorna kollapsar och bildar en massiv stjärna. Först måste
dock tryck, magnetiska krafter och turbulens motverka gravitationskraften och göra
det möjligt för kärnan att forsätta ackretera material och bli massiv (∼ 100 − 1000
M⊙) (25). Kärnan blir mer och mer massiv och tät tills gravitationen tar över, vilket
leder till att kärnan börjar kollapsa och forma en protostjärna, ett tidigt stadie av
en stjärna. En protostjärna forsätter ackretera material, vilket sker via en så kallad
ackretionsdisk, men den skickar även ut material genom bipolära och kollimerade
jetstrålar och utflöden (25; 26). Eftersom en massiv protostjärna inte är omgiven av
andra stjärnor enligt kärnackretionsmodellen, utsätts den inte för störningar. Där-
med förklarar modellen att man kan observera stjärnor med stora ackretionsdisker,
raka jetstrålar och utflöden.

Den andra teorin benämns konkurrerande ackretion (27; 20). I denna teori bör-
jar processen med en hop av gravitationellt obundna kärnor som har formats på
grund av hög turbulens i det molekylära molnet. Varje enskild kärna konkurrerar
om det disponibla materialet i molnet. Därmed bildas kärnor av olika massor, där
de mest centrala kärnorna i molnet ackreterar mest material både från molnet och
från närliggande system. Beroende på hur mycket material en kärna har samlat ihop
kollapsar denna kärna till antingen en massiv eller lågmassiv protostjärna. Därmed
föreslår konkurrerande ackretion att massiva stjärnor kan födas i stjärnhop med
stjärnor av samma ålder med olika massa. Som tidigare nämnt fortsätter en proto-
stjärna att ackretera material via en ackretionsdisk och skicka ut material i form av
strålar och utflöden. Eftersom massiva stjärnor föds i stjärnhop enligt konkurrerande
ackretion, kommer stjärnornas disk och bipolära strålar att utsättas för störningar
på grund av de omgivande stjärnornas disker och utstrålningar (20). Därmed kom-
mer stjärnornas disk vara mindre och jetstrålningarna kaotiska istället för raka.
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Ett annat problem med att förstå stjärnbildningen hos massiva stjärnor är det så kal-
lade fragmenteringsproblemet. För stjärnbildningen av lågmassiva stjärnor kollapsar
ett tätt gasmoln under sin gravitation när massan överstiger en kritisk gräns, Jeans
massan (28). Den optiska tunna gasen värms upp och komprimeras, där värmen av-
ges genom strålning medan temperaturen på gasen förblir konstant. Komprimering
av gasen leder till att densiteten ökar och Jeans-massan blir mindre. Detta resulterar
i att mindre delar av molnet kan kollapsa och istället för att bilda en massiv stjärna
bildas det flera lågmassiva stjärnor.

Konkurrerande ackretionsmodellen har sin styrka i att den förklarar att man of-
ta observerar massiva stjärnor i stjärnhop av stjärnor av olika massa (20). Däremot
kan inte teorin förklara att man även har observerat isolerade massiva stjärnor (29),
vilket kärnackretion gör. Problemet med kärnackretion är dock att vid kollapsen av
gasmoln blir gasen optiskt tät, där värmen hindras från att strålas ut och tempera-
turen börjar att öka. Detta resulterar i det så kallade UV-strålningstryckproblemet
(30) där Jeans-massan istället blir större och stoppar fragmenteringen. Dessutom
stoppas ackretionen för den kollapsade kärnan på grund av det höga strålningstryc-
ket då värmeförlusten inte är lika effektiv längre (31). På grund av fragmenteringen
och strålningstryck innebär det att massiva stjärnor, större än 20M⊙ inte kan bildas
med dessa mekanismer (32).

I slutändan kan nuvarande modeller inte förklara att en massiv stjärna möjligt-
vis kan separeras från sitt stjärnhop. Anledningen till att man inte kan utesluta den
ena eller den andra teorin är att båda modellerna erbjuder en förklaring på observer-
bara företeelser, såsom storleksskillnaden på en massiv protostjärnas ackretionsdisk
eller skillnaden på strålarnas utseende. Under antagandet att massiva stjärnor bil-
das i stjärnhop är deras bildning desto svårare att observera eftersom bildningen av
andra stjärnor påverkar den massiva stjärnans omgivning.

2.4.1 IRDC:n G31.98+0.07

I detta arbete kommer det molekylära molnet G31.98+0.07 att undersökas. Detta
moln har sedan tidigare studerats av andra rapporter, såsom (33) och (34). Dessa
rapporter har uppskattat en distans på 7,07 kpc (34) och 5,5 kpc (33), men i det-
ta arbete kommer vi anta distansen 4,9 kpc (Cosentino et al. i förberedelse). (33)
har hittat två stycken klumpomgivningar i molnet, en aktiv och en stilla, som båda
identifierats vara värdar till täta kärnor. Den stilla klumpen visar inget tecken på
aktiv stjärnbildning, men kan representera ett mycket tidigt stadie av massiv stjärn-
bildning. Den aktiva klumpen delas in i tre komplex, som vardera visar tecken på
massiv stjärnbildning, men i varierande stadier. Utöver detta har även (33) identi-
fierat flera bubbelliknande regioner, som antagits vara gamla HII-regioner, det vill
säga regioner av väte som joniserats av tidigare stjärnbildning (5, s. 185). (34) har
däremot identifierat 27 stycken olika klumpar i området, varav 9 är stjärnlösa och
resterande 18 är associerade med prostjärnor. 23 av dessa klumpar fyller de villkor
föreslagna av (35) för massiv stjärnbildning.
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2.4.2 Spektral energifördelning och relaterade modeller
Det går att analysera stjärnobjekt med dess spektrala energifördelning, vilket går
ut på att plotta stjärnans flöde mot våglängd. Beroende på i vilket steg stjärnan
är i sin utveckling kommer den att ge olika fördelningar, se figur 1, och man kan
därmed utifrån en sådan fördelning förutsäga stjärnans egenskaper. Utifrån detta
har ett modellsystem utvecklats i en serie av artiklar (36; 37; 38; 4), som anpas-
sar modeller efter en källas spektrala energifördelning. Modellerna är baserade på
turbulenta ackretionsmodeller (39), som antar att för massiv stjärnbildning är de
initiala förhållandena komprimerade, täta och massiva kärnor i en klumpomgiv-
ning med hög ytdensitet. Modellerna uppskattar utvecklingen av protostjärnan och
dess omgivning med hjälp av den spektrala energifördelningen och beräknar möjliga
värden för kärnans massa Mc och klumpomgivningens ytdensitet Σcl. En tredje pa-
rameter, protostjärnans massa M∗, uppskattas sedan utifrån resultaten för Mc och
Σcl. I modellernas nuvarande läge antar Mc ett värde av 10, 20, 30, 40, 50, 60, 80,
100, 120, 160, 200, 240, 320, 400 eller 480M⊙ och Σcl 0,10 gcm−2, 0,32 gcm−2, 1
gcm−2 eller 3,2 gcm−2, för totalt 60 möjliga urval. För varje urval antar sedan M∗
ett värde på 1

2 , 1, 2, 4, 8, 12, 16, 24, 32, 48, 64, 96, 128 eller 160M⊙, vilket ger 432
modeller beroende på olika värden för Mc, Σcl och M∗, där vissa värden för Mc och
Σcl utesluter värden för M∗. För varje modell anpassas sedan vinkeln som objektet
antas observeras ifrån, θview, som antar 20 olika värden mellan 0-90 för totalt 8640
olika modeller. Även den visuella extinktionen, AV , uppskattas för att modellernas
värde ska bäst passa in med den spektrala energifördelningen som använts för var-
dera källa (4). AV och Σcl är relaterade då klumpomgivningens ytdensitet påverkar
hur mycket ljus som absorberas. Flera olika modeller anpassas till varje spektrala
energifördelning och deras precision uppskattas med en felfaktor, χ2, där ett lågt
värde på χ2 förmedlar en bra anpassad modell. Dessa modeller är välanvända och
förekommer i ett flertal rapporter, exempelvis (40; 41), vilket visar på att resultaten
är generellt accepterade.
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Figur 1: Figuren visar typiska spektrala energifördelningar för stjärnobjekt i olika
steg av sin uppväxt, även kallat klasser. Ifall man lyckas få ett stjärnobjekts flöde
i olika våglängder kan man alltså utifrån detta uppskatta i vilket fas som stjärnob-
jektet befinner sig i och därifrån uppskatta stjärnans egenskaper. Hämtat från (42).

2.5 Enskilda objekt som ingår i en stjärnhop
Stjärnhop är definierad som grupper av stjärnor inom ett område som är gravita-
tionsbundna och består av minst tolv stjärnor där området inte är dominerad av
mörk materia (43). Under antagandet att alla individuella stjärnor i stjärnhop bil-
das ifrån samma täta molekylära moln har de tre gemensamma egenskaper. De har
liknande ålder, kemisk sammansättning och avstånd från observatören. Eftersom
massiva stjärnor är kortlivade går de igenom evolutionsstadierna mycket fortare än
lågmassiva stjärnor. Detta tyder på att i en och samma stjärnhop kan möjligtvis
massiva stjärnor redan befinna sig i huvudserien, medan lågmassiva stjärnor fortfa-
rande inte har nått huvudserien. På så sätt kan man se flera steg av stjärnbildningen
i samma hop och därför är stjärnhop ideellt för undersökning av evolutionsstadier
(44).

Ett sätt att undersöka egenskaper hos en stjärnhop är att använda sig av färg-
magnituddiagram. Färg-magnituddiagram är ett diagram som visar relationen mel-
lan stjärnors absoluta magnituder och färgindex. Olika massa hos stjärnorna på-
verkar hur länge stjärnan lever och vilken process den kommer undergå i slutet av
dess utvecklingsstadie. Annars genomgår en stjärna under majoriteten av sitt liv
en långsam förbränning av väte och befinner sig i ett balanserat tillstånd som kal-
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las för hydrostatisk jämvikt. Detta leder till att stjärnorna visas som koncentrerade
punkter över ett diagonalt band som sträcker sig från den övre vänstra delen till den
nedre högra delen i diagrammet (45). Detta diagonala bandet kallas för stjärnans
huvudserie. När stjärnan börjar ta slut på väte så kommer det yttre lagret att sval-
nas, stjärnan bli rödare, expanderar och blir ljusare. Därmed avslutas huvudserien,
stjärnan rör sig istället mot det övre högra hörnet i diagrammet och övergår till en
röd jätte.

Astrometri är en gren inom astronomi som bland annat beskriver stjärnors egen-
rörelser och avstånd. En stjärnas egenrörelse är hastigheten som stjärnan rör sig
i, vinkelrätt mot synvinkeln och mäts i bågsekunder per år. Egenrörelse mäts med
avseende på stjärnor som ligger avlägsna i bakgrunden och uppskattas vanligen med
hjälp av bilder vid olika tidpunkter. Desto flera års mellanrum mellan bilderna,
desto mer tillförlitlig blir mätningen (46). Stjärnors egenrörelse kan användas för
att identifiera stjärnhop där stjärnorna som tillhör hopet tenderar att ha en liknan-
de egenrörelse och avstånd (47).

För att mäta avståndet mellan närliggande stjärnor används parallax. Under jor-
dens omloppsbana används två observationer med ett halvårs mellanrum, där jorden
befinner sig på motsatta sidor om solen. Detta görs för att se hur närliggande stjär-
nor rör sig relativt mot dess bakgrund. Stjärnor i bakgrunden anses vara fixerade
eftersom de befinner sig längre ifrån och rör sig relativt lite jämfört med den när-
liggande stjärnan. Vinkelskillnaden mellan de två observationer till en närliggande
stjärna kallas för parallaxvinkeln. Avståndet beräknas fram genom

d = 1 AU
p

, (2)

där d betecknar avståndet och p är parallaxvinkeln. Avståndet mäts i parsek och
parallaxvinkeln i bågsekunder (48). Ju mindre vinkel, desto längre bort befinner
sig stjärnan. Tvärtom leder en större vinkel till att stjärnan befinner sig närmare
observatören. För att förtydliga hur parallax fungerar, illustreras det nedan.

Figur 2: Figuren beskriver hur parallax fungerar med ekvation 2.

Dock ger observeringsmätningar inte exakta värden vilket leder till att parallax ska-
par osäkerheter i avståndsberäkningen. Därför krävs det mer avancerade, statistiska
metoder för att få mer exakta avstånd.
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2.5.1 PARSEC evolution tracks
PARSEC (PAdova & TRieste Stellar Evolution Code) är ett verktyg som kan förutse
vart i ett färg-magnituddiagram en stjärna borde befinna sig baserat bland annat på
dess massa och ålder (49). Verktyget fungerar på så sätt att en användare kan ange
vilket tidspann som är av intresse och får därefter ett dataset med stjärnors egen-
skaper såsom massa, temperatur, ålder, magnitud, absoluta magnitud och kemisk
sammansättning för det valda tidspannet. Egenskaper som magnitud och färg har
observerats direkt med teleskop, medan andra egenskaper har tagits fram genom
kända astrofysiska egenskaper som delvis har tagits upp tidigare i denna rapport.
PARSEC genererar även sitt data genom att interpolera i områden där det i dag
saknas observerad data.

Genom att sedan plotta upp datan för alla stjärnor med samma massa, fås en linje i
ett HR-diagram. Denna kombination visar hur en stjärna eventuellt kommer att ut-
vecklas så länge som dess massa anses vara konstant, linjen kallas även för konstant
masslinje. På samma sätt kan en så kallad isokron, vilket är en linje där åldern hålls
fixerad, plottas ut i samma HR-diagram för att estimera hur gammal en potentiell
stjärna kan vara. Om dessa två linjer korsar varandra vet vi att en stjärna vid den
punkten har just den åldern och massan. Detta används ofta när astronomer vill
approximera ålder och massa hos en stjärna där endast dess färg till exempel (B-V)
och absoluta magnitud är kända.

Det finns flera olika bidragande faktorer till vilken massa, temperatur och lumi-
nositet en stjärna kan ha. Luminositet är ett mått på hur ljusstark en himlakropp
är. En av de bidragande faktorerna är stjärnans metallicitet, Z, det vill säga dess
massfraktion av element tyngre än väte och helium som finns inuti stjärnan (50).
Metalliciteten beräknas genom

X + Y + Z = 1, (3)

där X är massfraktionen väte, Y är massfraktionen helium (51). Solen i vårt sol-
system har ett approximerat värde på Z⊙ = 0, 0015, PARSEC använder ett värde
på 0, 001 < Z < 0, 04. Ett högre värde på Z gör att stjärnan skiftar färg mot rött
eftersom de tyngre metallerna kan absorbera UV-strålning (51). Metallerna i en
stjärna skapas genom olika nukleära reaktioner beroende på var stjärnan är i sin
livscykel, dessa är bland annat p-p reaktioner där två väte går samman och skapar
en helium eller genom CNO cykel där kol bildar natrium som bildar syre och sedan
återigen går tillbaka till kol, men samtidigt skapas en heliummolekyl. Tyngre mole-
kyler upp till järn skapas på samma sätt genom liknande reaktioner.

När dessa reaktioner sker, friges energi vilket medför att stjärnans massa kommer
gradvis att minska. Detta gör att åldern hos en stjärna kan beräknas genom att
veta hur stor massförlusten, Ṁ , är över tid.

Ṁ som funktion utav tid och metalliciteten beräknas ut genom olika formler bero-
ende på vilken fas stjärnan är i. För stjärnor som klassificeras som blå superjättar,
det vill säga stjärnor vars temperaturer är större eller lika med 12000 K, samt en
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luminositet på flera tio tusentals gånger solens (52). Massförlusten för denna typ
utav stjärna beräknas med följande formel

Ṁ∗ ∝ ( Z

Z⊙
)αM⊙/år, (4)

där α är en konstant och sätts ofta till 0,85 (50). Därmed, om man vet en stjärnas
initiala massa samt dess metallicitet, kan dess ålder även bestämmas.

För extremt ljusstarka stjänor som klassificeras som WNL som är en subgrupp utav
Wolf-Rayet stjärnor (53), används istället ekvation

Ṁ∗ ∝ ( Z

0, 02)α, (5)

där α kan anta värden i intervallet 0 < α ⩽ 0, 8 (50).

Metoden kan sedan beräkna fram temperaturen och luminositen beroende på vil-
ka variabler som är kända. Om massan är given alternativt beräknad, kan sedan
luminositet beräknas genom mass-luminositet relationen som lyder

L

L⊙
= C( M∗

M⊙
)α, (6)

där α tar värden mellan 1 < α < 6, samt där C är en konstant som approximeras
beroende på vilket intervall som stjärnan ligger inom (54; 55). Exempelvis för stjär-
nor med massor mellan 2M⊙ < M∗ < 55M⊙ är α ≈ 3, 5 och C är ≈ 1, 4.

Metoden kan sedan beräkna fram temperaturen och luminositet beroende på vil-
ka variabler som är kända, där mer avancerade metoder så som att användningen
utav Eddington spridningsteori som gäller för stjärnor med M∗ > 55M⊙ med formel

Γe = Lκes

4πcGM∗
= 1, (7)

Genom att avända κes = σt

mp
där σt är Thomsonspridning och mp är massan utav en

proton, kan ekvationen skrivas om till

LE = 4πGM∗mpc

σT
= 3.2 × 104

(
M∗

M⊙

)
L⊙, (8)

som säger hur hög luminositet en stjärna kan anta, detta kallas även för Eddington
luminositet.

Från en känd luminositet kan stjärnans temperatur beräknas eftersom denna kan
behandlas som en svartkropp. Temperaturen kan därför approximeras med Stefan
Boltzmans lag med relationen L = T 4. När luminositet och temperatur är estime-
rade, kan magnituden för olika färgband beräknas genom redan framtagna tabeller
som beskrivs mer i (56; 57; 58; 59). Tabellerna togs fram genom spektral analys av
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stjärnor som redan har observerats av (60; 61; 62; 63). För temperaturen mellan
4000 och 50000 K, har färgbanden med respektive magnitud skapats med använd-
ning utav ATLAS9 (60). Därmed kan stjärnutvecklingsmodeller i specifika fotomet-
riska band jämföras med stjärnor som har observerats i dessa band, vilket möjliggör
estimationen av en stjärnornas massa och ålder.
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This is a sample text in blue
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3
Material och metod

I detta kapitel presenteras arbetsprocessen och vilka metoder som användes för att
få de resultat som redovisas i detta arbete. Här introduceras även de mjukvaror och
den data som har använts.

3.1 Observationer
Datan inom astronomi kommer från observationer utförda med teleskop. Experimen-
ten som görs i denna rapport bygger också på tidigare observationer. I det följande
kapitlet visas de teleskop och de observationer som har använts för data i detta
arbete.

3.1.1 IRAM-teleskopet
Institut de Radioastronomie Millimétrique (IRAM) 30-meter teleskopet är ett radio-
teleskop lokaliserat i Sierra Nevada i Spanien på berget Pico Veleta (64). Observerad
data från detta teleskop har använts i denna studie. IRAM tillhör en typ av radi-
oteleskop som endast har en antenn, på engelska kallas dessa teleskop Single-Dish
Radio Telescope eller förkortat SDRT. Varje uppsättning av teleskop är unik därför
att varje teleskop har en unik vinkelupplösning. Vinkelupplösningen som vanligtvis
betecknas med θ, för ett teleskop eller en uppsättning av teleskop, är ett värde på
precisionen för bilderna som kan konstrueras från teleskopet. Ju lägre vinkelupplös-
ning, desto bättre upplösning på bilden. Därmed är vinkelupplösningen en väldigt
viktig egenskap för ett teleskop. Specifikt för IRAM-teleskopet beräknas vinkelupp-
lösningen med följande formel (64)

θ = 2460
ν

, (9)

där ν betecknar frekvensen. Den vanliga enheten för vinkelupplösningen är bågse-
kunder, för att få det enligt denna ekvation måste frekvensen ha enheten GHz.
I detta projekt användes IRAM data för de mätningar av molekylerna kolmonoxid
C18O och diazenylium N2H+, vilka gjordes med frekvenserna 239 respektive 112 GHz.
Frekvenserna motsvarar emissioner för specifika rotationsövergångar, övergången för
kolmonoxid motsvarar J = 2 − 1 medan för diazenylium var det övergången mellan
J = 1 − 0. Vinkelupplösningarna blir då med ekvation (9), cirka 10,3′′ respektive
22,0′′ .
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3.1.2 ALMA: Uppsättning av teleskop
Till skillnad från IRAM-teleskopet har Atacama Large Millimeter Array (ALMA)
en uppsättning av 66 teleskop. Denna uppsättning består av 54 12-meter teleskop
och 12 7-meter teleskop (65). Därifrån grupperas teleskopen in i 3 baskonfiguratio-
ner, 50 av de 54 12-meter teleskopen ingår i den primära uppsättningen av ALMA,
4 av de 54 12-meter teleskopen används för en konfiguration med den högsta vin-
kelupplösningen av ALMA-konfigurationerna och de 12 7-meter teleskopen skapar
konfigurationen Atacama Compact Array (ACA). Dessa konfigurationer är inte sta-
tiska utan kan flyttas runt så att teleskopen ställs på önskad plats. Exempelvis
kan ett godtyckligt antal teleskop av de 50 teleskopen i den primära uppsättningen
kombineras och placeras på många olika sätt. I detta arbete användes 2 olika konfigu-
rationer från den primära uppsättningen av ALMA. De använda konfigurationerna
benämns kompakt (C36-2, C) med vinkelupplösningen ∼ 0,75′′ respektive utspridd
(C36-5, E) med vinkelupplösningen ∼ 0,2′′ . Datan från dessa konfigurationer var
samma data som kom från observationerna som beskrivs i (66), men för kontinuum-
emissionen av IRDC:t G31.98+0.07. Sammanfattningen av ALMA-observationerna
för G31.98+0.07 är presenterade i tabell 1.

Tabell 1: Sammanfattning av ALMA-observationerna för G31.98+0.07.

Start av
obs.

Obs.
tid

Konfig. Använda
teleskop

Längder
på baslin-
jer

Genomsnitts-
intervall

MRS Lobbredd

(min.) (m) (sek.) (′′) (′′)
2016-04-04
07:36:04,4

12,3 C (C36-2) 41 14,7-376,9 6,05 11,0 0, 749×0, 844

2016-09-11
02:45:50,2

16,2 E (C36-5) 37 47,9-1396 6,05 3,40 0, 180×0, 206

Längderna på baslinjerna som presenteras i tabell 1 varierar mellan den maximala
respektive minimala baslinjen. MRS, på engelska maximum recoverable scale kallas
maximal detekterbar vinkelstorlek som beräknas genom en variant av Rayleighs
definition, se ekvation (10), där D ersätts med värdet för den minimala baslinjen.

3.1.3 IR-teleskop
Infraröda (IR) teleskop, användes också i detta projekt. De IR-teleskop som används
i detta arbete är Spitzer, Stratospehric Observatory for Infrared Astronomy (SOFIA)
och Herschel.

IR-teleskopens vinkelupplösning, θ, beräknas med Rayleighs definition

θ ≈ 1, 22 λ

D
, (10)

där λ är våglängden som teleskopen observerar i och D är diametern på teleskopet.
Eftersom vinkelupplösningen fås i radianer från denna ekvation, omvandlas enheten
till bågsekunder via följande relation, 1 rad = 206264,5′′ (67).
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En variant av Rayleighs definition för vinkelupplösningen, θ, kan användas för att
beräkna storleken på det observerade objektet. Storleken, D beräknas genom

θ ≈ D

d
⇔ D ≈ θ × d (11)

där d är, som i Rayleighs definition, avståndet till det observerade objektet. När
D anges i AU enges vinkelupplösningen i bågsekunder och avståndet till objektet i
parsek.

3.1.3.1 Spitzer

Spitzer är ett rymdteleskop som sköts upp 2003 och kretsar runt solen i en liknande
omloppsbana som jorden. Spitzers primära spegel har en diameter på 85 cm och
observerar med hjälp av tre olika instrument, men i detta arbete utnyttjades endast
Infrared Array Camera (IRAC), som består av fyra kanaler som observerar i vågläng-
derna 3,6 µm, 4,5 µm, 5,6 µm och 8,0 µm (68). Vinkelupplösningarna beräknades
för respektive våglängd, med ekvation (10), till; θ ≈ 1,07′′ , 1,33′′ , 1,66′′ och 2,37′′ .
Datan som använts i arbetet kommer ifrån Spitzer dess databas (69) och datans
observationer gjordes mellan oktober och november 2012. Spitzer-undersökningen
Galactic Legacy Infrared Mid-Plane Survey Extraordinaire (GLIMPSE) användes
också för att validera de identifierade källorna med Spitzer-teleskopet.

3.1.3.2 SOFIA

SOFIA är som namnet antyder, ett teleskop som observerar ifrån stratosfären i
altituder på runt 12 kilometer. Teleskopet är ombord ett modifierat Boeing 747SP
flygplan för att observera med en spegel med 2,5 meter i diameter. På grund av
den höga höjden undviker teleskopet nästan all vattenånga i jordens atmosfär, som
annars gör det mycket svårt att observera i infrarött från jorden. SOFIA består av sex
olika instrument och i detta arbete utnyttjas exklusivt Faint Object Infrared Camera
for the SOFIA Telescope (FORCAST), som observerat i våglängderna 7,7 µm, 19,7
µm, 31,5 µm och 37,1 µm (70). Vinkelupplösningarna beräknades på samma sätt
som för Spitzer till; θ ≈ 0,78′′ , 1,98′′ , 3,17′′ och 3,73′′ . Datan från SOFIA har hämtats
från SOFIAs databas (71) och observationerna för datan skedde i augusti 2018.

3.1.3.3 Herschel

Herschel är ytterligare ett infrarött rymdteleskop och kretsar kring solen ifrån den
andra lagrangepunkten, som ligger ungefär 1,5 miljoner kilometer längre ut än jor-
den. Herschel har en primär spegel med 3,5 meter i diameter och består av tre olika
instrument. I detta arbete används data samlat ifrån instrumenten Photodetecting
Array Camera and Spectrometer (PACS) och Spectral and Photometric Imaging Re-
ceiver (SPIRE) i våglängderna 70 µm, 160 µm, 250 µm, 350 µm och 500 µm (72),
som har hämtats ifrån Herschels databas (73) och observationerna gjordes mellan
oktober 2009-2011. På samma sätt som vinkelupplösningarna beräknades för Spitzer
och SOFIA teleskopen beräknades de för Herschel-teleskopet. Vinkelupplösningarna
blev; θ ≈ 5,03′′ , 11,50′′ , 17,97′′ , 25,16′′ och 35.95′′ .
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3.1.4 Rymdteleskopet Gaia
Teleskopet Gaia lanserades 2013 och förväntas att operera ända tills 2025. Gaia lig-
ger, liksom Herschel, i den andra lagrangepunkten. Teleskopets uppgift är att samla
in data från objekt med en apparent magnitud på 20 eller ljusare i ett brett band
mellan 330 - 1050 nm, som kallas Gaia G-Band. Gaias fotometri består även av BP-
och RP-band, som omfattar våglängderna 330 - 680 nm, det vill säga blåa delen av
färgspektrumet, respektive 640 - 1050 nm, det vill säga röda delen av färgspektru-
met, (74). Datan som Gaia samlat på sig släpps ut i omgångar och hittills har tre
stycken sådana utsläpp gjorts, varav varje nytt utsläpp ger mer och bättre infor-
mation (75). I detta arbete kommer data ifrån tredje, alltså det senaste, utsläppet
att utnyttjas, vilket släppts som en databas. Ytterligare databaser som kommer att
användas är distanskomplement, gaiadr3_complements, som är baserade på (76),
och Starhorse, gaiadr3_contrib, som baseras på (77).

3.1.5 Dataformat
Den observerade datan för IRAM, ALMA och IR-teleskopen kom i formen av FITS-
filer (78). En FITS-fil är en datakub med tre dimensioner varav två av dessa visar ko-
ordinater och den tredje visar antingen ett hastighetsspektrum eller flödesintensitet.
För IRAM-teleskopet var tredje dimensionen ett hastighetsspektrum och för ALMA
och IR-teleskopen var det flödesintensitet. Då den tredje dimensionen är flödesin-
tensitet kan detta formatet utnyttjas för att framställa en bild med koordinaterna i
x- och y-axel och en färgkarta, som visar olika färg beroende på flödesintensitetens
storlek i varje koordinat. En sådan bild framställdes ofta med hjälp av programmet
SAOImageDS9 (DS9) och Python, där DS9 oftast användes för att få en överblick
över datan och sedan användes Python för djupare analys. Datan ifrån Gaia sparas
istället som tabeller, som kan navigeras och extraheras med hjälp av TOPCAT.

3.2 Infraröd analys, identifiering av lovande käl-
lor och deras spektrala energifördelning.

Det molekylära molnet analyserades med hjälp av data ifrån IR-teleskopen Spitzer,
SOFIA och Herschel. Med hjälp av DS9 identiferades potentiella källor med utgångs-
punkt i datan för Herschel 70 µm, eftersom flödet förväntas vara som högst i 70 µm.
Analysen begränsades till de källor som är inom en cirkel med 600 bågsekunders ra-
die, som motsvarar en radie på 14,3 pc enligt ekvation (11), och mittpunkt i RA =
18h49m37,0520s, Dec = -00◦46′50,150′′ , vilket uppskattats vara molnets mittpunkt.
Källorna identifieras genom att leta efter positioner med ett högt flöde, som inom
astronomi mäts i enheten Jansky (Jy) (79), gentemot omgivningen. De valda käl-
lorna presenteras i figur 3.

Python och paketet sedcreator användes sedan för att göra ytterligare analys av
datan. Källornas flöde beräknades för samtliga våglängder, som nämns i kapitel
3.1.3. Detta gjordes genom att uppskattningsvis, i bilden för Herschel 70 µm, kapsla
in källorna i en cirkel och sedan beräkna flödet i denna cirkel med inbyggd funktion
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av paketet sedcreator. Cirkelns radie bestämdes genom att successivt öka radien
med 30% tills dess att ett steg inte ökade det totala flödet med mer än 10%. Denna
metod fungerar väl för isolerade källor, men kan bli problematisk när det finns flera
källor nära varandra. För de källor som inte var isolerade justerades villkoret för
cirkeln, exempelvis genom att endast öka radien med 20% per steg.

I cirkeln förekom dock även ett bakgrundsflöde som inte hade med källorna att
göra. Bakgrundsflödet uppskattades genom att göra en till cirkel med dubbelt så
stor radie och beräkna medelvärdesflödet per areaenhet i området mellan cirklarna,
sedan multiplicerades detta värde med arean av den första cirkeln för att få ut det
totala bakgrundsflödet i cirkeln. Bakgrundsflödet subtraherades sedan med det ti-
digare beräknade flödet för att få ett slutgiltigt flöde som användes för att göra en
spektral energifördelning på källan. Denna fördelningen passades sedan in i model-
ler enligt (4), som förutsäger viktiga egenskaper hos källan, främst kärnans massa,
ytdensiteten hos klumpomgivningen och stjärnans massa, se tabell 3 för resultat.

3.3 Gasfördelningen i ett IRDC
I det molekylära molnet G31.98+0.07 undersöktes kärnor genom att analysera emis-
sionslinjerna av två olika molekyler i molnet, C18O och N2H+. Detta arbete utnyttjar
emissionslinjerna från rotationsövergångarna för C18O (J=2 - 1) och N2H+ (J=1 - 0).
Datan för respektive molekyl kom från observationer gjorda med IRAM-teleskopet.

Kolmonoxidens data innehöll tre dimensioner där två dimensioner visar koordinater
och tredje dimensionen visar ett hastighetsspektrum för varje koordinat. Genom att
ta det genomsnittliga värdet för varje pixel plottades det genomsnittliga hastighet-
och intensitetsspektrumet för C18O-gasen i Python, där en tydlig topp kunde iden-
tifieras. Bruset beräknades genom att isolera toppen och sedan ta det kvadratiska
medelvärdet (RMS) för resterande delar av spektrumet. Det beräknade RMS-värdet
plottades sedan som en horisontell linje över spektrumet, se figur 5. Skärningspunk-
terna mellan spektrumet och RMS-värdets horisontella linje användes som yttre
gränser för att beräkna gasens centralhastighet, vc, enligt följande ekvation

vc =
∑n

i Iivi∑n
i Ii

, (12)

där Ii och vi är intensiteten och hastigheten av C18O, uttryckt i Kelvin respekti-
ve km/s. Samma skärningspunkt utnyttjades sedan som integrationsgränser för att
beräkna toppens area, det vill säga den totala integrerade intensiteten. Denna in-
tegration utfördes för samtliga koordinater och den beräknade intensiteten för varje
koordinat plottades i en karta över integrerad intensitet som visar C18O-molnets
molekyldensitetsfördelning, se figur 7.

Kartan över integrerad emissionsintensitet användes sedan för att identifiera kär-
nor i det molekylära molnet, där potentiella kärnor förekommer vid hög intensitet.
Därmed beräknades positioner på kartan med högst intensitet i Python och listades
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i en tabell med tillhörande koordinater i ekvatoriella koordinater och galaktiska ko-
ordinater, se tabell 4.

Med en strålstorlek på fyra pixlar togs hastighet- och intensitetsspektrum fram för de
potentiella kärnornas koordinater för att identifiera topparnas integrationsområde.
För varje kärna och tillhörande spektrum isolerades toppen för att beräkna spektru-
mets RMS. Efter att ha tagit fram varje kärnas RMS-värde, beräknades medelvärdet
och dess area. Arean på RMS-medelvärdet användes sedan som utgångspunkt för
att ta fram intensitetens konturplot. Konturerna plottades på den brusreducerade
kartan över integrerad intensitet.

En karta över integrerad intensitet för molnet av N2H+ togs fram på samma sätt
som för kolmonoxiddatan, dock med ett undantag. Eftersom övergångsenergin från
N2H+ från första exciterade tillståndet (1) till grundtillstånd (0) har undernivåer
resulterar det i att diazenhyliums hastighet- och intensitetsspektrum har flera top-
par. Eftersom diazenhyliums första topp kräver högre energi för att exciteras och är
därmed optiskt tunn, gjordes integrationen på denna topp. De identifierade kärnor-
na från C18O-molnet plottades sedan över båda kartorna med respektive hastighet-
och intensitetsspektrum. Resultat redovisas i figurerna 7 och 8.

Med denna datan var det möjligt att identifiera kärnorna, men den begränsade
upplösning av IRAM-teleskopet utesluter vidare analys. Istället utnyttjades data
ifrån ALMA-teleskopet som erbjuder en mycket bättre upplösning, vilket ger en
möjlighet för att analysera en specifik kärna mer noggrant. Istället för emissionslin-
jer, som IRAM utnyttjade, utgår ALMA ifrån kontinuum-emissionen.

För att få en överblick av ALMA-datan utnyttjades programmet DS9 för att loka-
lisera kärnan och uppskatta dess koordinater. Koordinaterna jämfördes sedan med
de tidigare identifierade kärnornas koordinater för att undersöka vilken av kärnorna
som observerats med ALMA.

Flödet av kontinuum-emissionen för kärnan beräknades genom att kapsla in den
i en cirkel och sedan beräkna totala flödet i denna cirkel. Cirklarnas radie variera-
de mellan datan för den kompakta och utspridda uppsättningen, där radien var 1
bågsekund för den kompakta och 0.5 bågsekunder för utspridda. Radien bestämdes
utifrån upplösningen som datan observerats med. Det totala flödet i cirkeln beräk-
nas med hjälp av Pythonpaketet sedcreator.

Det beräknade flödet användes sedan för att uppskatta kärnans massa. Enligt (80)
estimeras massan enligt följande ekvation

Mc = Fνd2

κν · Bν(T ) , (13)

där Fν är flödet, d är avståndet till det observerade objektet, κν är opaciteten med
förhållandet mellan gas och stoft samt Bν(T ) är Plancks fördelningsfunktion. Index-
en ν indikerar ett beroende på frekvensen. Plancks fördelningsfunktion, i termer av
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frekvensen

Bν(T ) = 2hν3

c2
1

e
hν

kBT − 1
, (14)

där ν betecknar frekvensen, c är ljushastigheten, kB är Boltzmanns konstant, h
är Plancks konstant och T är temperaturen. Frekvensen som användes var unge-
fär ν ≈ 225 GHz och togs fram via FITS-filerna för ALMA-teleskopet i Python.
Värdet på den använda opaciteten var, κν = 0, 00899 cm2g−1 (80) och temperatu-
ren, som Plancks funktion är beroende av, ansattes till 20 K, 50 K, 100 K och 200 K.

En konturplot över kärnan gjordes sedan genom att uppskatta bruset i den obser-
verade datan. Datan öppnades och behandlades med hjälp av DS9. I detta program
visualiseras datan med koordinater i x- och y-axel, samt en färgkarta för flödet. Fyra
cirklar placerades vid positioner där det endast förekommer brus, alltså positioner
utan några utstående källor. Med hjälp av en inbyggd funktion i DS9 beräknades se-
dan RMS-värdet för vardera cirkel. Medelvärdet av cirklarnas RMS användes sedan
som bakgrundsbrus för datan. Konturerna i konturplotten bestämdes sedan utifrån
det beräknade bakgrundsbruset.

3.4 Matchning med Gaia och isokronmodeller
Genom att utnyttja data från Gaia-teleskopet kunde ytterligare analys göras på de
potentiella stjärnor som identifierats i den infraröda analysen, i detta fall främst
undersökning av egenrörelse, magnitud och ålder. Programmet TOPCAT användes
för att få tillgång till Gaias data, som sparats ned i databaser.

För att få data för de identifierade stjärnorna användes deras koordinater för att
matcha dem med källor ifrån det tredje utsläppet av Gaia. Notera att matchningen
endast gjordes med koordinater men andra relevanta faktorer, såsom distans, togs
det inte hänsyn till. Utifrån de bäst matchade källorna extraherades sedan data som
Gaia har för vardera källa, vilket inkluderar parametrar såsom apparent magnitud,
egenrörelse och ett unikt ID. För att få tillgång på en uppskattad distans utnytt-
jades källornas unika ID för att para dem med databasen gaiaedr3_complements,
som innehåller distansberäkningar för källor observerade med Gaia (76). För att
undersöka ifall stjärnorna hör ihop användes deras egenrörelse och distans, eftersom
stjärnor som föds i en stjärnhop tenderar att ha liknande egenrörelse, distans och
ålder.

Även stjärnornas absoluta magnitud i Gaias G-band var av intresse, men för att
göra en uppskattning av denna behövs även deras extinktion. Databasen Gaia Star-
horse, baserad på (77), har gjort uppskattningar för extinktionen hos många av
Gaias observerade källor, men ingen av de identifierade stjärnorna kunde matchas
med källor i denna databas. Istället uppskattades stjärnornas extinktion genom att
samla alla Gaiakällor inom en viss radie, med avseende på koordinater, och distans
till vardera stjärna och sedan ta medelvärdet av alla källorna som har en beräk-
nad extinktion. Radien och distansen bestämdes genom att balansera antalet källor
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och områdets storlek, där ett flertal antal källor och ett litet område är önskvärt.
Tillsammans med tidigare beräknad distans och apparenta magnitud kunde sedan
extinktionen användas för att beräkna stjärnornas absoluta magnitud enligt ekvation
(1). Stjärnornas absoluta magnitud i Gaias BP- och RP-band beräknades analogt
med metoden ovan och deras magnitudskillnad, BPmag − RPmag, användes sedan
som färgindex. Ett färg-magnituddiagram framställdes sedan med G-bandets abso-
luta magnitud i y-axeln och färgindexet i x-axeln.

För att kunna dra en slutsats om stjärnornas ålder och massa behövdes även iso-
kroner ock konstanta masslinjer att konstrueras. Detta gjordes genom användandet
av PARSEC-modeller som genererar ut ett dataset för ett givet tidsspann och steg-
längd av stjärnors ålder. I datasetet förekommer en mängd olika massor och åldrar
för stjärnor och utifrån dessa så förutsägs deras absoluta magnitud i olika band.
Färg-magnitudsdiagrammet kompletterades genom att plotta modellens absoluta
magnituder för stjärnor vid varierande ålder och konstanta massor och sedan för
varierande massor och konstanta åldrar. De linjer med konstant ålder kallas isokro-
ner och går oftast diagonalt nedåt mot höger medan linjerna för konstant massa går
diagonalt uppåt mot höger i färg-magnitudsdiagrammet. Ifall stjärnan ligger i skär-
ningspunkten av en linje med en konstant massa och en linje med en konstant ålder
går det anta att stjärnan har just den massan och åldern. Ifall inga isokroner korsar
stjärnan så kan tidsspannet ökas och steglängden minskas i PARSEC modellen för
att få ut ett nytt dataset, som förhoppningsvis passar bättre.

Det molekylära molnet uppskattas ligga på ett avstånd 4900 pc ifrån jorden (Co-
sentino et al. i förberedelse). På grund av det stora avståndet förväntades distans-
och extinktionsberäkningarna att ha relativt stora fel. På grund av de stora felen
förväntades även resultaten att vara väldigt opålitliga. För jämförelse applicerades
även samma metod på källor i Herschel Orion Protostar Survey (HOPS), baserade
på resultat från artikeln (81), vars data erhölls från hemsidan Vizier (82). Dessa
källor ligger mycket närmre jorden, ∼ 420 pc (81), gentemot detta arbetets iden-
tifierade stjärnor och har därmed större chans till en mer noggrann beräkning av
distans, som bidrar till bättre resultat.
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This is a sample text in blue
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4
Resultat

Resultaten från analyserna sammanställs i den ordningen som beskrivs i föregående
kapitel. I mån av plats redovisas sekundära resultat som kan finnas relevanta i
Appendix.

4.1 Identifiering av källor och deras spektrala ener-
gifördelning

I bilden för Herschel 70 µm hittades till en början 19 olika källor, se figur 3, men
av dessa 19 ansågs källorna 14 - 19 inte vara potentiella stjärnor och är istället en
del av en HII-regions bubbla, se figur 33 i appendix. Källa 4 - 6 är de enda källorna
som fanns i teleskopet SOFIA:s data. Därmed kommer största fokuset vara på dem,
eftersom de har mest datapunkter och således ett bättre resultat. Resultaten för
övriga källor (1 - 3,7 - 13) kan hittas i appendix, där kapitel B visar deras spektrala
energifördelning och kapitel A visar deras flöde och uppskattade parametrar enligt
den bäst anpassade modellen.
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Figur 3: Bild från programmet SAOImageDS9 för data taget med Herschel-
teleskopet med en våglängd på 70 µm. De 19 identifierade källorna som hittades
har ringats in och numrerats. Den stora ringen symboliserar det område som analy-
sen begränsade sig till. Den vita boxen visar approximativt det område som senare
används för att identifiera tre kärnor i det molekylära molnet, som sammanfaller
med källa 4, 5, 6 i denna bild.

Det beräknade flödet för vardera källa och våglängd visas i tabell 2 och källornas
spektrala energifördelning utifrån värdena i tabellen visas i figur 4 för källa 4, 5 och
6.
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Tabell 2: Källornas beräknade flöde för varje våglängd. Dessa värden utnyttjas för
att göra spektrala energifördelningar för källorna.

Våglängder (µm) Flöde Källa 4 (Jy) Flöde Källa 5 (Jy) Flöde Källa 6 (Jy)
3, 6 · · · 3, 426 × 10−1 8, 662 × 10−2

4, 5 1, 670 × 10−1 · · · · · ·
5, 6 9, 520 × 10−1 2, 459 1, 295
7, 7 4, 009 8, 510 2, 501
8, 0 · · · · · · · · ·
19, 7 · · · 1, 389 × 101 1, 979
31, 5 · · · 7, 100 × 101 6, 465 × 101

37, 1 · · · 1, 135 × 102 1, 057 × 102

70 5, 514 × 101 1, 634 × 102 5, 456 × 102

160 5, 994 × 101 1, 125 × 102 5, 931 × 102

250 5, 192 × 101 7, 280 × 101 3, 574 × 102

350 2, 222 × 101 3, 050 × 101 1, 391 × 102

500 5, 995 1, 126 × 101 2, 915 × 101
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Figur 4: SED och anpassade modeller för källa 4, 5 och 6 från figur 3 med källa 4 på
översta raden, källa 5 i mellersta raden och källa 6 i nedersta raden. I figurerna visas
den bäst anpassade modellen i svart. Till vänster visas den spektrala energifördelning
med en färgkarta, där färgen symboliserar hur bra modellerna är anpassade. Ett
lågt värde på χ2 medför en bra anpassad modell. Åt höger visas, förutom den bästa
modellen, även de fyra nästkommande bästa modeller.
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I tabell 3 visas värden för några av källornas egenskaper. I tabellen är Mc kärnans
massa, Σcl är ytdensiteten på klumpomgivningen som omringar kärnan, M∗ är stjär-
nans massa, AV är extinktion i visuella våglängder uttryckt i magnituder, θview är
vinkeln som källan uppskattats ha observats i, θw,esc är vinkeln av kärnans jetstrålar,
Ṁdisk är kärnans ackretionshastighet och ålder är stjärnans uppskattade ålder.

Tabell 3: Parametrar för källa 4-6 utifrån modeller baserade på (80).

Källa Mc
∑

cl m∗ AV θview θw,esc Ṁdisk Lbol Ålder
[M⊙] [g cm−2] [M⊙] [mag] [◦] [◦] [M⊙/år] [L⊙] [År]

4 30 3,16 8,0 312 47,5 33,97 4,99×104 1,53×104 2,9×104

5 50 3,16 24 56,0 68,0 56,4 6,8×104 1,89×105 4,7×104

6 480 0,1 32 306,4 12,84 25,84 1,59×104 1,6×105 3,8×105

4.2 Gasfördelning i molnet G31.98+0.07

Figur 5 och 6 visar det gemensamma hastighet- och intensitetsspektrumet för C18O
respektive N2H+. I x-axeln visas gasmolnets centralhastighet uttryckt i km/s och i
y-axeln visas intensitet i enheten för huvudlobstemperaturen, Kelvin. Hastighhets-
intervallet för den isolerade toppen är markerad med två ljusgråa vertikala linjer i
båda figurer. Figur 5 visar en tydlig topp runt ∼ 96 km/s för C18O med en intensitet
på ∼ 0.7 K där 3×RMS användes för att få bort brus. Hastighetsintervallet (∼ 92
- 101 km/s) användes sedan för att framställa en karta över integrerad intensitet.

Figur 5: Hastighet- och intensitetsspektrum för C18O (J=2-1) i IRDC G31.98+0.07.

I figur 6 ligger hastighetsintervallet för den isolerade toppen runt ∼ 98 km/s och ∼
92 km/s. Toppen har en centralhastighet på ∼ 95 km/s med en intensitet på ∼ 0.07
K.
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Figur 6: Hastighet- och intensitetsspektrum för N2H+ (J=1-0) i IRDC
G31.98+0.07.

I tabell 4 sammanställs koordinaterna för de tre områdena med högst intensitet på
kartan över integrerad emissionsintensitet för C18O. Dessa ritas sedan ut i figur 7
och 8.

Tabell 4: Kärnor med högst intensitet i galaktiska och ekvatoriella koordinater.

Koordinater
Kärna Galaktiska (b, l) Ekvatoriella (RA, DEC)

4 (282,388◦, -0,783042◦) (18h49m33,12s,-00◦46m53,35s)
5 (282,405◦, -0,783042◦) (18h49m37,20s,-00◦46m53,35s)
6 (282,405◦, -0,764369◦) (18h49m37,20,-00◦45m51,73s)

Figur 7 och 8 visar den framtagna brusreducerade kartan över integrerad emissions-
intensitet för C18O, respektive N2H+ i vårt IRDC, där densiteten i molnet visua-
liseras med hjälp av konturer. Färgfältet längst till höger indikerar hur högt eller
lågt den integrerade intensiteten är i kartan. Notera att färgskalorna mellan de två
olika figurerna skiljer sig med en faktor med ungefär 6. Markerat på kartan är de
områden med högst intensitet med tillhörande intensitetsspektum i K km/s, där
det området med högst densitet redovisas i översta grafen och området med lägst
densitet redovisas i nedersta grafen.
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Figur 7: Karta över integrerad intensitet för C18O med konturer och spektrum för
de lokaliserade kärnorna 6 (upp), 5 (vänster) och 4 (höger), som framställdes inom
intervallet ∼ 101 km/s och ∼ 92 km/s. Centralhastigheten för C18O-gasen (∼ 96
km/s) visas i form av en vertikal linje.

Figur 8: Karta över integrerad intensitet för N2H+ med konturer och spektrum för
de lokaliserade kärnorna 6 (upp), 5 (vänster) och 4 (höger), som framställdes inom
intervallet ∼ 98 km/s och ∼ 92 km/s. Centralhastigheten för N2H+-gasen (∼ 95
km/s) visas i form av en vertikal linje.
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Från observationerna gjorda med ALMA-teleskopet kunde bilder konstrueras för en
del av molnet G31.98+0.07, både för den kompakta och utspridda konfigurationen.
Från ekvation (11) estiemerades storleken den undersökta delen av G31.98+0.07,
för den kompakta konfigurationen estimerades storleken till ∼ 3675 AU (θ ∼ 0, 75′′)
medan för den utspridda blev storleken ∼980 AU (θ ∼ 0, 2′′). Figur 9 skildrar
bilden av G31.98+0.07-molnets 1,3 mm kontinuum, liknande figur fast för utspridda
konfigurationen finns i appendix B. Från de identifierade källorna i figur 3, motsvarar
kärnan, i bilden av molnets kontinuum, källa 5. Ingen annan källa innanför området
från källa 5 identifierades. Området undersöktes med hjälp av konturplotter, gjorda
för båda typerna av data, som visas i samma figur. För konturerna estimerades
RMS-värdet genom att ta positioner för bakgrunden (se svarta cirklarna i figur 27).
RMS-värdet för kompakta och utspridda konfigurationerna är 298 µJy respektive
110 µJy.

Figur 9: Vänster: G31.98+0.07-molnets 1,3 mm kontinuum bild, för den kompakta
konfigurationen av ALMA-teleskopet. Den överliggande svarta cirkeln är källa 5 från
figur 3. Uppe till höger: inzoomad vy av en konturplot gjord för kontinuum bilden
med den kompakta konfigurationen. Den lägsta konturen har värdet 3 × 298 µJy,
steget mellan varje kontur är 3 × 298 µJy och RMS-värdet är 298 µJy. Nere till
höger: inzoomad vy av en konturplot gjord för kontinuum bilden med den utspridda
konfigurationen. Den lägsta konturen har värdet 3 × 110 µJy, steget mellan varje
kontur är 3 × 110 µJy och RMS-värdet är 110 µJy.
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Metoden som beskrivs i avsnittet 3.3 användes för att beräkna kontinuum-flödet av
kärnan. Det beräknade flödet för kompakta och utspridda konfigurationerna är 9,1
mJy respektive 7,5 mJy. Genom att sedan följa metoden som beskrivs i slutet av
avsnittet 3.3, kunde massan estimeras för respektive beräknat flöde. Från ekvatio-
nerna 13 och 14 estimerades massan för de ansatta värdena på temperaturen, 20,
50, 100 och 200 K.

Figur 10: Förändringen av massan vid olika temperaturer. Till vänster: Gjord för
kompakta konfigurationen. Till höger: Gjord för utspridda konfigurationen.

4.3 Matchning med Gaia data och anpassade PARSEC-
modeller

Egenrörelser och distans för de identifierade kärnorna presenteras i figur 11, vilket
används för att analysera ifall någon av de potentiella stjärnorna hör ihop i en
stjärnhop. Samma analys görs även för källorna ifrån HOPS och deras egenrörelser
och distans visas i figur 12. Färg-magnitudsdiagrammen för både de identifierade
stjärnorna och källorna i HOPS presenteras i figur 13. Färg-magnitudsdiagrammen
kompletteras även med PARSEC isokroner i figur 14 för de identifierade stjärnorna
och figur 15 för källorna i HOPS.
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Figur 11: Figuren till vänster illustrerar egenrörelsen, i millibågsekunder/år (mb-
s/år), för de identifierade stjärnorna (rött) gentemot källor i dess omgivning (blått),
notera den röda klumpen vid -3, -4 där det förekommer 5 stycken stjärnor med nästan
identisk egenrörelse. Figuren till höger visar de identifierade stjärnornas beräknade
distans. Punkterna symboliserar deras uppskattade distans, medan de vertikala lin-
jerna är intervallet för deras fel. Den gröna horisontella linjen vid 4900 pc visar det
värde som tidigare antagits för molnet. Stjärnorna märkta med rött är de kärnor
som har liknande egenrörelser i figuren till vänster, notera att de flesta av dem även
har liknande distans.

Figur 12: Figuren till vänster visar egenrörelser, i millibågsekunder/år (mbs/år)
hos källorna som ingår i HOPS. Notera att den låga sprindningen av egenrörelse,
vilket kan betyda att källorna bildats i en eller flera stjärnhop. Figuren till vänster
visar den beräknade distansen för källorna. Notera här att distansberäkningarna är
generellt mycket noggranna med försumbart fel.
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Figur 13: Färg-magnituddiagram för de identifierade stjärnorna (vänster) och källor
ifrån HOPS (höger). Notera skillnaderna av absolut magnitud i Gaia G-band (y-axel)
där HOPS har en mycket större spridning, vilket bättre symboliserar en förväntad
magnitudsfördelning hos stjärnor.

Figur 14: Färg-magnituddiagram med PARSEC evolutions modell, som visar po-
tentiella stjärnor som identifierades i G31.98+0.07, och vilken massa och ålder dessa
förväntas att ha utifrån dess absoluta magnitud och färg. Konstant masslinje ses
som streckad linjer medans isokronerna (linjer där åldern är konstant) är heldragna,
stjärnorna representeras som svarta stjärnor. 7 utav 13 kärnor ligger utanför isokro-
nen på 10 miljoner år, vilket kan tyda på en felberäknad absolut magnitud.
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Tabell 5: Tabellen visar 7 stjärnor vars massa och ålder kunde estimeras med PAR-
SEC metoden. De fetmarkerade stjärnorna har liknande egenrörelser och redovisas
i figur 11.

Stjärna Massa [M⊙] Ålder (× 103)[år]
2 1,4 400
3 2,8 1499,99
5 1,2 10000
7 19,28 6199,97
10 1,6 3749,99
12 0,65 50
13 1,6 6199,97

Figur 15: Färg-magnituddiagram med PARSEC evolutions modell för 40 källor
i Orion. Konstant masslinje ses som streckad linjer medans isokronerna (linjer där
åldern är konstant) är heldragna, källorna representeras som svarta stjärnor. Samma
isokroner och konstanta masslinjer, som togs fram för 14 användes som referns.
Många utav källorna ligger nedanför isokronerna vilket kan beror på bristfällig data
eller understimering vid uträknadet av absolut magnitiud.
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This is a sample text in blue
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5
Diskussion

I detta kapitlet diskuteras resultatet som var presenterad i föregående kapitel i
relation till syftet, teori och metod. Dessutom diskuteras konsekvenserna av arbetets
begränsningar och hur det har påverkat resultatet och om de anses vara rimliga.

5.1 Spektral energifördelningar och anpassade mo-
deller

För att få en överblick över det molekylära molnet och dess tillhörande källor gjordes
en infraröd analys med hjälp av flödena från infraröda teleskopen Spitzer, SOFIA
och Herschel. Utifrån dessa flöden konstruerades spektrala energifördelningar för
de identifierade källorna, som utnyttjades för att anpassa modeller som förutsäger
egenskaper hos källorna. I arbetet identifierades totalt 13 källor som potentiellt kan
vara unga stjärnor, varav endast tre stycken kunde analyseras rigoröst med deras
spektrala energifördelningar. Av dessa tre källor förekom stjärnor med massor i in-
tervallet 8-32M⊙ med tillhörande kärnor med massor i intervallet 30-480M⊙.

I tabell 3 visas parametrar för källa 4, 5 och 6 baserade på den bäst anpassade
modellen. I tabellen går det att notera att en högre massa på kärnan, Mc, medför en
högre estimerad massa på stjärnan. Ytdensiteten på klumpomgivningen, Σcl, beror
också på kärnans massa och blir mindre vid mer massiva kärnor. Detta kan förklaras
genom att kärnan har samlat på sig mycket av klumpomgivningens material, vilket
ökar kärnmassan och minskar ytdensitet av klumpomgivningen.

En annan viktig parameter är källornas ålder, där källa 6 är äldre än de övriga
källorna med en faktor 10, vilket indikerar att källa 6 har kommit längre i sin ut-
veckling än de övriga. Detta sammanfaller den höga kärnmassan för källa 6, eftersom
kärnan haft längre tid på sig att ackretera massa ifrån omgivningen. Ackretionshas-
tigheten, Ṁdisk, har också minskat eftersom det finns mindre material att ta ifrån
omgivningen.

Från ekvation (6), antas luminositeten, Lbol att öka proportionellt med massan, men
tabell 3 visar att källa 5 har en högre luminositet än den mer massiva källa 6. Detta
beror på att en luminositeten för en stjärna som fortfarande ackreterar material inte
bara beror på dess massa, utan även luminositet ifrån det ackreterande materialet
och ackretionsdisken. Därmed har källa 5 en högre luminositet, eftersom ackretions-
hastigheten är runt fem gånger större, medan skillnaden för källornas massa inte
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skiljer sig så mycket.

θw,esc, som symboliserar jetstrålarnas vinkel, ökar generellt med stjärnans massa
(4), men i detta fall är den lägst för den mest massiva källan. Återigen beror detta
på en högre ålder, som medför en mer utvecklad stjärna, och en relativt låg ackre-
tionshastighet, vilket gör att jetstrålarna är mindre framträdande.

Den visuella extinktion är uppskattad att vara väldigt hög för samtliga källor, där
källa 4 och 6 har högst med ett värde på 300+. Dessa värden skiljer sig avsevärt
gentemot de värden som uppskattades med data ifrån Gaia, som låg mellan 3 och
7. Den stora skillnaden beror troligtvis på att Gaias G-band inte bara observerar i
det visuella bandet utan mellan våglängderna 330-1050 nm, vilket betyder att Gaias
G-band även täcker infraröda våglängder som generellt har en lägre extinktion.

Det största problemet som förekom för den infraröda analysen av molekylära mol-
net är en brist av datapunkter för vissa källor, specifikt källa 1-3 och 7-13. Metoden
som använts för att extrahera egenskaper hos identifierade källorna, alltså SED och
anpassade modeller, kräver att det finns flödesberäkningar för så många olika våg-
längder som möjligt. Med en brist av mätpunkter kommer antalet möjliga modeller
att öka som för källa 4 i figur 4, där modellerna inte riktigt kan begränsas och resul-
taten blir därmed opålitliga. Ifall man istället jämför källa 4 med källa 5 och speciellt
källa 6 i figur 4, märks det att för källa 5 och för källa 6 är modeller mycket mer
begränsade. För källa 6 är nästan alla datapunkter på linjen som sammanfaller med
den bäst anpassade modellen. Det största bidraget till brist av mätpunkter kommer
från att Spitzer teleskopet har blivit mättad och då förekommer områden som helt
saknar data. Ifall cirkeln som flödet beräknades i täcker något av områdena utan
data kommer flödet att registreras som NaN, alltså "inte ett nummer", vilket gör det
oanvändbart. Den andra bidragande faktorn för brist av mätpunkter kommer ifrån
SOFIA-datan som endast täckte källorna 4, 5, 6, vilket även är anledningen till att
övriga källors resultat har placerats i appendix, då bristen av datapunkter ger för
otydliga resultat. Medan Spitzer och Herschel kontinuerligt skannar rymden, obser-
verar SOFIA exklusivt områden som efterfrågas av observatörer. Detta betyder att
SOFIA har relativt lite data gentemot Spitzer och Herschel, vilket förklarar varför
det inte fanns SOFIA-data för de övriga källorna. Denna analysen visar dock hur
viktig datan från SOFIA är för resultaten.

Anledningen till att källorna 14-19 inte användes är att de misstänks vara en del av
en HII-region. Genom att analysera området ytterligare med GLIMPSE trefärgsbild
genom Aladin (83), se figur 33 i appendix, har områdena där källorna befinner sig
en bubbelaktig form, vilket troligtvis är HII-region (33).

5.2 Gasfördelning i molnet G31.98+0.07
Eftersom att källorna 4, 5 och 6 var de enda som ledde till rimliga resultat analyse-
rades enbart dessa vidare genom att studera emissionslinjerna av C18O och N2H+ i
området.
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Undersökningen av emissionslinjerna visade på att spektrumet för C18O endast hade
en tydlig topp medan spektrumet för N2H+ visade tre hastighetskomponenter som
motsvarar den hyperfina strukturen av övergången J=1-0.

C18O genomsnittliga hastighet- och intensitetsspektrum i figur 5 liknar en gauss-
fördelning, vilket visar att en del av gasen rör sig snabbare och en del rör sig lång-
sammare, med dess centrala hastighet i mitten av spektrumet. För att få fram skär-
ningspunkter med spektrumet och därmed isolera toppen i figur 7 beräknades bruset
med hjälp av RMS-värdet. Både 1×RMS och 3×RMS beräknades men i slutändan
valdes 3×RMS för att få bort allt brus. Tvärtom för spektrumet i figur 8 användes
1×RMS för att inte ha ett för högt värde på RMS som skulle leda till att man får
bort en del utav toppen som inte är relaterat till brus.

Det genomsnittliga hastigheten för gasmolnet är centralhastigheten, vilket är ∼ 96
km/s i figur 5. Däremot i figur 6 låg det på ∼ 95 km/s. Anledningen till skillna-
den i hastigheten är den låga upplösningen för N2H+ och möjligtvis även den täta
gaskinematiken som kan indikera gasrörelser mot kärnorna, medan i C18O kanske
påverkas mer av molnets globala kinematik. Detta är dock inget som vidare under-
söks. Intensiteten för den isolerade toppen ligger på ∼ 0,7 K medan i spektrumet för
N2H+ ligger det endast på ∼ 0,07 K. Intensiteten är lägre eftersom N2H+ är mindre
abundant än C18O i molekylära moln.

Vid närmare undersökning av kartan över integrerad emissionsintensitet i figur 7,
identifierades tydliga kärnor. Dessa kärnor, vars koordinater redovisas i tabell 4,
korresponderar med källorna 4, 5 och 6 i figur 3. I figur 7 ser man att den tydligaste
kärnan har en integrerad intensitet på ∼ 35 K km/s, medan de två andra identifie-
rade kärnorna ligger på ∼ 23 K km/s och ∼ 20 K km/s. I figur 8 har kärnorna en
betydligt lägre integrerad intensitet på ∼ 6,1 K km/s, ∼ 2,5 K km/s och ∼ 1,4 K
km/s. Denna skillnad i integrerad intensiteten beror även på molekylernas abundans
i molnet.

Kartan över integrerad intensitet för C18O i figur 7 visar att hastighetstoppen på ∼
95 km/s för spektrumet för kärna 6 (i rött) har en tre gånger så hög intensitet som
för den genomsnittliga hastigheten, dock överensstämmer intervallen med varandra,
vilket också är fallet för kärna 5 (i blått). Det utbredda utseendet av toppen för kär-
na 6 beror troligtvis på gasutflöden av C18O av olika hastighet och lägre intensitet
än toppens smala del. Materialutflödet som den breda toppen indikerar på kan vara
ett tecken på ett tidigt stadie av stjärnbildning (84).

Den asymmetriska toppen för spektrumet för kärnaa 4 (i grönt) har en förskju-
ten centralhastighet med ungefär +4 km/s jämfört med det genomsnittliga central-
hastigheten. Denna hastighetsförskjutning kan vara en konsekvens av material som
kastas ut av ett materialutflöde eller att molnet har olika komponenter, det vill säga
samma molekyler som rör sig med olika hastigheter. Vidare kinematisk analys skulle
kunna bekräfta ifall dessa komponenter går ihop eller flyttas ifrån varandra.
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Den sista kärnan i figur 7 har flera hastighetskomponenter som är utspridda mellan
∼ 91-101 km/s, vilket kan visa på närvaron av en chock i gasen. De regelbundna
sänkningarna i intensitet kan bero på optiskt djuphet, att det finns tre hastighets-
komponenter i det området eller på datans kvalité, till exempel kan en dålig refe-
rensposition ha valts.

Anledningen till att kartan över integrerad emissionsintensitet för N2H+ har läg-
re upplösning är för att mätningarna för molekylen gjordes med mer än dubbelt så
låg frekvens som mätningarna för C18O, vilket har en direkt koppling till vinkelupp-
lösningen enligt ekvation 9. Alla spektrum för de tre kärnorna i figur 7 och figur
8 har en högre intensitet än det genomsnittliga spektrumet för molekylerna C18O
respektive N2H+. Anledningen till detta är att en stor andel av gasen har väldigt
låga intensiteter vid vissa hastigheter, vilket sänker den genomsnittliga intensiteten
för respektive gas.

På grund av den begränsande vinkelupplösningen från IRAM-teleskopet kan in-
te en specifik kärna analyseras på en mindre skala. Exempelvis kan inte kärnans
eventuella fragmentation utskiljas med IRAM. Därmed användes ALMA-teleskopet
eftersom det har ett mycket lägre värde på vinkelupplösningen och möjliggör under-
sökningen av en specifik kärnas strukturella konfiguration. Jämförelsen av figurena 9
och 3 ledde fram till att det var kärna 5 som undersöktes. En konturplot för respek-
tive ALMA-konfiguration gjordes för kärnan. Från dessa två bilder till höger i 9 syns
ingen fragmentation av kärnan, vilket skulle betyda källan från den som identifie-
rades i den spektrala energifördelningsanalysen skulle bestå av flera mindre kärnor.
Detta leder till att antagandet om att dessa stjärnor bildas från kärnackretion, som
krävs för spektrala energifördelningsmodellerna, understöds av konturplottarna.

Massan estimerades för olika temperaturer 20, 50, 100 och 200 K, detta gjordes
främst för att ingen temperatur beräknades för molnet. Eftersom temperaturen i ett
IRDC är < 25 K, se sektion 2.2, blir den beräknade massan vid 20 K, ett rimligt
resultatet eftersom den temperaturen stämmer bäst överens med teorin för IRDCs.
Vid 20 K estimerades massan till ungefär 5M⊙ för den kompakta konfigurationens
data och 4M⊙ för den utspridda. Därmed syns det att de estimerade massorna ligger
i intervallet 0, 5M⊙ ≲ Mc ≲ 8M⊙ vilket betyder att den eventuella stjärnan tillhör
lågmassiva stjärnor. Skillnaden mellan de två konfigurationernas estimationer kom-
mer från att bilden med kompakta konfigurationen är mer utzoomad, från θ ∼ 0.75′′

beräknades d ≈ 3675 AU med ekvation (11), än den utspridda, där storleken på
molnet är ungefär 980 AU. Därmed blir strukturen på molnet mer precis, se de två
figurerna till höger i figur 9, för den utspridda konfigurationen. Däremot uppskattas
flödet bättre med den kompakta konfigurationens data eftersom vissa flöden kan
filtreras bort i datan från den utspridda konfigurationen, på grund av den höga
upplösningen (θ ∼ 0.2′′), vilket resulterar i att massan underestimeras en aning.

När numeriska beräkningar görs är det viktigt att de använda parametrarna är
rimliga för den situation dessa används i. För estimationen av massan är det ek-
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vation (13) och dess parametrar som behöver undersökas. När det kommer till de
mer kända konstanterna, Plancks konstant, ljushastigheten m.m. påverkar dessa in-
te resultatet. Men värdena på opaciteten och avståndet till molnet, kan påverka
resultatet. Opaciteten är ett använt värde från, inom astronomin sett, en pålitlig
källa, som utfört en liknande analys av ett annat molekylärt moln. Men eftersom
värdet inte beräknades inom detta arbete hade kanske ett mer lämpligt värde på
opaciteten kunnat beräknas om data fanns, vilket hade gjort resultatet mer pålitligt.
Avståndet till molnet kan också ha påverkat resultaten. Exempelvis kan avståndet
vara en uppskattning eller beräknat med en viss felmarginal, vilket kan påverka
resultatet, men ingen analys för distansberoendet gjordes direkt i denna delen av
arbetet. Senare gjordes dock distans beräkningar för respektive kärna, resultatet vi-
sas i figur 11b. Det uppskattade avståndet till molnet var 4,9 kpc var avståndet som
användes för resultaten i figur 10. Används istället den beräknade distansen för källa
5 från figur 11b minskar massan, beräknad för den kompakta konfigurationen, till
∼ 1,0M⊙. Eftersom kärnan visade sig ha lägre intensitet än de andra identifierade
kärnorna med IRAM-teleskopet, betyder det troligtvis att flödet är underestimerat
i jämförelse med den verkliga, ju mer intensiv eller ljusstark en kärna är desto mer
flöde avger kärnan. Eftersom data från ALMA-teleskopet inte var tillgänglig för nå-
gon annan kärna förutom kärna 5, krävs det ytterligare utredning för att förstå de
andra kärnorna.

Från den infraröda analysen av molnet uppskattades kärnmassan från de spektra-
la energifördelningsmodellerna till 50M⊙, vilket är en betydligt större massa än
den som estimerades från ALMA-teleksopens data. Anledningen till att massan är
mycket större från den infraröda analysen än från analysen med ALMA är vin-
kelupplösningen. Med tanke på att värdena för IR-teleskopens vinkelupplösning är,
i genomsnitt, mycket högre än för ALMA, betyder det att område är mycket större
som analyseras. På samma sätt som skillnaden förklarades varför massestimationen
skiljde mellan de två konfigurationerna av ALMA-teleskopen, kan skillnaden mellan
IR-teleskopens och ALMA-teleskopens analys förklaras på samma sätt. Nämligen
eftersom skalan på området, i genomsnitt, är större för IR-teleskopen än det är för
ALMA-teleskopet kommer tät gas, som är i omslutning runt kärnan, med i beräk-
ningen av flödet och därmed blir det en överestimation av massan. En ytterligare
förklaring är att ALMA-teleskopen undersöker med våglängder som är längre än de
våglängder som befinner sig i IR-bandet, detta betyder att ALMA-teleskopen inte
kan detektera objekt som endast utstrålar våglängder i detta band.

Med tanke på att andra våglängder användes i ALMA-teleskopet jämfört med de
teleskop som har använts i den infraröda analysen av molnet samt att ALMA-
teleskopets data är i formen av ett stoft kontinuum, vilket inte är fallet för IR-
teleskopen, hade andra metoder varit mer lämpliga för just ALMA-teleskopets da-
ta. Detta tyder på att ytterligare undersökningar krävs för att dra några rimliga
slutsatser.
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5.3 Matchning med Gaia och anpassade isokron-
modeller

De 13 potentiella stjärnor som identifierats i den infraröda analysen parades ihop
med källor ifrån Gaias databas som hade minst avstånd till varje stjärna. Databasen
erbjuder parametrar som inte beräknats tidigare, bland annat stjärnornas egenrö-
relse och avstånd. Den saknar däremot extinktionsberäkningar för de identifierade
stjärnorna och behövde därmed kompletteras. Detta gjordes genom att summera
ihop extinktionen för alla källor i Gaias databas som låg inom en viss radie och
avstånd från var och en av de 13 stjärnorna, därefter togs medelvärdet ut. Utifrån
detta beräknades stjärnornas absoluta magnitud i olika Gaia band för att plot-
ta ett färg-magnituddiagram. Isokroner och konstanta masslinjer beräknade ifrån
PARSEC-modeller användes sedan för att estimera stjärnornas ålder och massa.
Denna metod applicerades även på en ny grupp av källor, kallade HOPS, baserade
på (81).

Genom denna metod kunde 13 stjärnors distans och egenrörelser estimeras varav
fem stycken hade liknande egenrörelse. Massa och åldern kunde även estimeras för
8 utav 13 och dessa visas i tabell 5, som visar att stjärnorna har en ålderspridning
på ca 6, 2 miljoner år och varierande massor runt 0, 65M⊙ och 2, 8M⊙ förutom för
en stjärna, vars massa estimerades till 19, 28M⊙. För HOPS tycks egenrörelserna
vara mindre spridda och många av källorna har liknande egenrörelser. Någon dju-
pare studie av åldrarna och massorna utfördes inte, eftersom många av källorna inte
korsades av isokroner eller konstanta masslinjer i figur 15.

På grund av sättet som de potentiella stjärnorna matchades med källor från Gaia,
det vill säga den Gaia källa som bäst stämmer överens med stjärnans koordinater,
går det inte att utesluta att stjärnorna kan ha matchats med fel källor. Koordina-
terna för stjärnorna bestämdes utifrån den framställda bilden för data från Herschel
70 µm, se figur 3, genom att uppskatta stjärnornas mittpunkter. Koordinaterna be-
stämdes alltså något godtyckligt och kunde ha gjorts noggrannare. En annan faktor
är att Herschel och Gaias data observerades vid olika tidpunkter och källorna har
flyttats på sig mellan observationerna. Detta borde dock inte ha en stor påverkan då
de befinner sig på stora avstånd, vilket medför en liten egenrörelse, se även figur 11a,
som uppskattar egenrörelser i ett par millibågsekunder per år. Generellt sett hade
en djupare analys av koordinaterna att gynnat resultatens pålitlighet, exempelvis
hade de fem bäst matchade källorna kunnat analyseras för att se vilken av dem som
föreställer den identifierade stjärnan bäst, men detta kunde inte göras på grund av
den begränsade tidsramen av arbetet.

I figur 11 illustreras egenrörelse och distans för de identifierade stjärnorna. För de
identifierade stjärnorna ser vi att det förekommer fem stycken stjärnor, stjärna 1,
2, 7, 11, 12, som har nästan identisk egenrörelse och fyra av dessa har även relativt
lika avstånd ifall man utesluter felintervallen. Detta kan betyda att de fyra stjär-
norna har bildats i en gemensam stjärnhop (47). Notera dock att endast tre av de
fem stjärnorna med liknande egenrörelse korsades av åldersisokroner i figur 14, och
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5. Diskussion

ingen av de tre träffades av samma åldersisokron, vilket indikerar att stjärnorna har
olika ålder. Att stjärnorna estimerats att ha olika ålder tyder på att stjärnbildning-
en har påbörjats vid olika tillfällen. Troligtvis är stjärnornas absoluta magnituder i
figur 14 felaktiga på grund av en underestimerad extinktion och felberäknad distans,
vilket gör att åldern för stjärnorna inte kan fastställas. Det kan även vara så att
stjärnor med lägre massa och därmed mindre ljusstyrka inte har kunnat identifieras
i området, på grund av det stora avståndet, och att dessa stjärnor har tillsammans
med de identifierade stjärnor bildats i en stjärnhop. Att de massiva stjärnorna, som
enligt 3 ska vara källa 4, 5 och 6, bildas i stjärnhop stödjer i så fall den konkurrenta
ackretionsteorin beskriven i kapitel 2.4.

Egenrörelserna och distansen, se figur 12, för källorna i HOPS är mycket mindre
spridda jämfört med egenrörelserna och distansen för de identifierade stjärnorna i
figur 11. I figur 15 kan man även se att flera av HOPS källorna även korsas av sam-
ma åldersisokron, vilket indikerar att flera av källorna delar gemensamma åldrar,
som stödjer ideén om att källorna kan a bildats i en stjärnhop. I figur 15 förekom-
mer dock väldigt många av källorna långt ifrån isokronerna och därmed har ingen
djupare analys om deras ålder och massa gjorts.

Jämför de två färg-magnituddiagrammen för moln G31.98+0.07 och HOPS i figur
13, notera att samtliga källor i moln G31.98+0.07 har en mindre absoluta magni-
tud än 4 medan HOPS källor har källor med en mycket mer utspridd variation av
magnituder. Detta beror troligtvis på att Gaia teleskopet endast observerar objekt
med en apparent magnitud under 20 och källorna i moln G31.98+0.07 ligger på
stora avstånd, se figur 11b, vilket gör att mindre ljusstarka objekt inte kommer att
observeras, eftersom den apparenta magnituden ökar med distans. I detta fall har
det alltså lett till att objekt med lägre absoluta magnitud än de i figur 13a inte
har observerats av Gaia och kanske även har saknats i observationer av Herschel.
Källorna i HOPS ligger däremot förhållandevis nära jorden, se figur 12b, vilket gör
att även källor med en högre absoluta magnitud observeras av Gaia. Detta gör att
färg-magnituddiagrammet för HOPS bättre representerar en förväntad magnituds-
fördelning av stjärnor i en stjärnhop.

Anledning till att isokroner inte sammanfaller med vissa källor kan vara på grund
av bristfällig data, samt att extinktionen har underestimeras. Detta kunde ses ge-
nom att addera en konstant på 2 till beräkningen av varje stjärnas extinktion, vilket
medförde att ett flertal av de stjärnor som syns i 14 och 15 hamnade inom de strec-
kade linjerna (massisokroner), jämför med figurer 29 för G31.98+0.07 respektive B
för Orion som finns i appendix. En annan förklaring hade varit att stjärnorna hade
en mycket högre ålder än vad tidigare beräkningar har trott. Detta stöds genom
att plotta ut isokronen på 109 år som då går mellan ett flertal av stjärnorna, vil-
ket kan ses i figur B i appendix. För HOPS källorna förekommer dock fortfarande
många av källorna under 109 åldersisokronen, därmed måste det vara andra faktorer
som påverkar, såsom beräkning av absoluta magnitud. Därmed antas att de stora
fel i distansberäkningarna som kommer ifrån Gaia distanskompliment och/eller en
underestimerad exintinktion har lett, enligt ekvation (1), till att den absoluta mag-
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5. Diskussion

nituden för källorna har blivit mindre än vad den borde vara.

En anledning till att tro att metoden underestimerar extinktionen för kärnorna
är att de antas vara i ett tidigt stadie i sin utveckling och kommer därmed att vara
omringade av absorberande gas och stoft, vilket borde öka extinktionen signifikant.
Metoden som uppskattar extinktionen tar dock medelvärdet av samtliga källor som
befinner sig nära vardera kärna, men dessa källor kan vara i helt andra utvecklings-
stadier och är kanske inte omringade av samma absorberande gas och stoft som en
ung stjärna, vilket betyder att deras exinktion även är lägre. Gaia är även partisk
mot källor med låg extinktion, eftersom den endast observerar objekt med apparenta
magnituder under 20 och därmed undviker källor med hög extinktion enligt ekva-
tion (1), vilket gör att extinktionmedelvärdet viktas mot källor med lägre extinktion.

Antagandet av solens metalicitet på 0, 0152 kan även ha påverkat skapandet av
isokroner eftersom detta värdet anges i ekvation (4) för att ta fram relationen mel-
lan massförlusten som funktion utav tid. Enligt (50) har Z⊙ estimerat till 0, 0134 av
Asplund för att sedan höjas till 0, 0141 av Lodders, Palme & Gail samma år (49).
Sätts metalliciteten för en stjärna till en tiondel utav solens Z⊙ för de två värden,
fås en skillnad på 0, 0160M⊙ per år. Enbart efter 100 år är skillnaden uppe i 16 sol-
massors skillnad, under förutsättningen att Z är konstant och att stjärnan är en blå
superjätte. Observera att detta gäller för stjärnor som är av mycket större storlekar
än de som detta projekt har behandlat. Det ger däremot en insikt om att PARSEC
metoden har gjort antagande för sina beräkningar.

I de tidigare analyserna i rapporten har avståndet till molnet G31.98+0.07, och
därmed alla identifierade kärnor, antagits vara 4900 pc, men, ifall kärnorna har
matchats rätt, figur 11b visar att så inte är fallet. Visserligen ligger de flesta kärnors
felintervall inom 4900 pc, men det förekommer även kärnor som inte gör det. Ifall
man bortser ifrån felintervallen och endast tar hänsyn till den uppskattade distan-
sen, det vill säga punkterna i figur 11b, syns det att för 11 av 13 kärnor har distansen
överskattats. Notera speciellt att källa 4, 5, 6, som har spektrala energifördelningar
i kapitel 4.1, har en överskattad distans och således kommer även deras massor att
vara överskattade. Vilket kan vara en av många anledningar till att övriga massbe-
räkningar för kärnorna är avsevärt lägre.

I tabell 5 har massan för flera av stjärnorna estimerats mellan 0, 65 och 2, 8M⊙
förutom för en stjärna, vars massa estimerades till 19, 28M⊙. Däremot är massorna
som estimerades genom anpassning av modeller till deras spektrala energifördel-
ning, enligt tabell 7, mellan 4 och 48M⊙. Detta tyder på att massorna har generellt
underskattats i isokronerna eller att spektrala energifördelningsmodellerna överskat-
tat massorna. Troligtvis beror detta, som tidigare nämnts, att stjärnorna har blivit
missplacerade i färg-magnitudsdiagrammet. I tabell 3 visas de källor med bäst an-
passade SED-modeller och deras åldrar uppskattas ligga mellan 29000 - 380000 år,
medan tabell 5 ligger mellan 50000 - 6,2 miljoner år. Den stora skillnaden tyder åter-
igen på att resultaten för SED-modellerna är bättre, eftersom källorna förväntats
vara yngre stjärnor.
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6
Etiska Aspekter

Identifikationen och analysen av massiva stjärnors bildning i detta arbete är svår
att koppla till något specifikt etiskt dilemma. Projektet utför inga egna observatio-
ner utan utnyttjar sig av data från redan gjorda observationer. Det råder däremot
aspekter inom forskningsområdet för astronomi, vilket bland annat handlar om vart
teleskopen ska vara placerade och energiförbrukningen inom branschen. I detta ka-
pitel presenteras några utmaningar som astronomivärlden behöver ta hänsyn till för
att skapa en mer socialt och miljömässigt hållbar framtid.

6.1 Astronomins sociala aspekter
Att observationer av galaxens många under kan vara problematiskt för individer är
inte uppenbart vid första ögonblicken. Rymdforskning behandlar inte personuppgif-
ter och därmed är personlig integritet och datasäkerhet inget astronomen behöver
tänka på. Däremot är det viktigt för astronomen att ha korrekt och pålitlig mätdata
från teleskopen för att forskningen ska vara så riktig som möjligt. För att teleskopen
ska fungera optimalt, krävs det att dessa är placerade på områden där moln, dis och
olika typer av föroreningar så som ljusförorening eller distortion från vattenånga inte
har stor påverkan (85). Därmed placeras dessa stora teleskop oftast uppe på höga
berg långt ifrån städer för att minimera dessa två faktorer. När områden av intresse
har varit berg som har ansetts vara heliga för lokalbefolkningen har projekteringen
av teleskopbygge skapat spänningar. Exempel på detta är berget Mount Graham i
Arizona (USA) som ligger på apachefolkets heliga land (86) eller den inaktiva vul-
kanen Mauna Kea på Hawaii, där uppkomst har debatterats sedan 1970 talet (87).

Mauna Kea, Vita Berget på hawaiiska, är med sina 4207 meter över havsytan Stilla
havtets högsta topp och når över 40% av jordens atmosfär (88). De torra, vindstilla
och föroreningsfria betingelserna på bergstoppen samt dess höjd gör därmed Mauna
Kea till ett extremt attraktivt ställe för astronomiska observatorium, vilket förklarar
att området är värd till 13 teleskop, dock inga som används i detta projekt (89).
Utöver detta är Mauna Kea också en helig plats där den polynesiska lokalbefolk-
ningen samlas och utför religiösa ritualer vid sina urgamla begravningsplatser och
helgedomar (88).
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Figur 16: Vänster: Teleskop från Mauna Kea Observatoriet. Synligt är Subaru
Telescope, W. M. Keck-observatoriet och NASA Infrared Telescope Facility (90).
Höger: Hawaiianska kulturutövare, miljöpartister och aktivister samlas för att stå
solidariskt mot första spadtaget för TMT den 7 oktober 2014 (91).

Det är inte bara själva ockupationen av berget som ogillas av hawaiianerna. En stor
del av kritiken kommer från en avsaknad av kommunikation mellan astronomerna
och infödingarna. Språkbarriären har funnits i många år, vilket medför att astrono-
mer har saknat förståelse för betydelsen bakom befolkningens seder och traditioner
kopplade till Mauna Kea. Dessutom har icke-engelsktalande infödingar inte kunnat
yttra sig eller till och med tystats, vilket förklarar att hawaiianernas röst inte har
hörts förrän 90-talet (88).

Däremot har lokalbefolkningen också svårt att se de positiva effekterna från rymd-
verksamheten. Utöver den vetenskapliga betydelsen av forskningen är den astrono-
miska industrin som Mauna Kea attraherat även viktig för Hawaiis egna ekonomi.
Enligt University of Hawai’i Economic Research Organization (UHERO) (92), ge-
nererade astronomisektorn 221 miljoner dollar (102 miljoner dollar på Hawaii) i
total produktion av varor och tjänster år 2019 i Hawaii-staten, vilket motsvarar
78% av produktionen från jordbruk i Hawaii. Fortsättningsvis redovisar UHERO
att branschen stödjer sysselsättningen av 1313 invånare (611 på Hawaii) samt ut-
bildningsmöjligheter för hundratals hawaiianska familjer.

I ett försök att förena kultur och vetenskap, öppnades 2006 Imiloa Astronomy Cen-
ter, ett centrum för att att underlätta formell astronomiutbildning och integrering
av vetenskap i inhemska kulturer och föra samman de två världarna till att dela sam-
ma vision (93). Trots att båda parterna i konflikten har än idag delade meningar,
har förståelsen i samhället ökat. Nya projekt som bygget av Thirty Meter Telescope
(TMT), ett observatorium med ett extremt stort teleskop, river upp gamla sår. Den
7 oktober 2014, elva år efter att projektets start (94), samlades demonstranter för
att stå emot första spadtaget för TMT (95), vilket upprepades 2015 (96) och 2019
(97). Än idag är frågan, hur ställs kultur mot vetenskap?
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6.2 Astronomins miljöpåverkan
Att astronomi är en resurskrävande industri är inte förvånande, när man tänker på
satelliterna som kretsar kring jorden eller teleskop som SOFIA eller Square Kilo-
metre Array (SKA). Men rymdverksamhetens miljöpåverkan sträcker sig längre än
enbart till miljökonsekvenserna från material- och energiförbrukningen som behövs
för att bygga satelliter och teleskop. Det är viktigt att ta hänsyn till att våra sta-
tionära teleskop på jorden placeras på avlägsna ställen, långt från luft- och ljud-
föroreningar, och därmed städer. Detta innebär att det är långa transportsträckor
för både byggmaterial och personal, samt att infrastruktur för energi som behövs
till konstruktionen och driften måste byggas i dessa avlägsna områden. Därmed kan
det vara en utmaning att driva de teleskop som inte kan anslutas till lokala elnät
med förnybar energi. Driftenergi är en av de stora miljöbovarna och representerar en
avgörande andel av observatoriernas budget, därmed är det viktigt för både natur
och astronomiverksamheter att optimera anläggningarnas drift genom att minska
energikonsumptionen och använda miljösmart och billig kraft.

Teleskop och observatorium i Atacamaöknen i Chile, där ALMA-teleskopet som
används i projektet ligger, har en egen gasoldriven kraftanläggning för att försörja
observatorium och teleskop i området. I ett försök att minska utsläpp lanserade ESO
ett program för att ersätta gasolen med naturgas och med icke-konventionell förny-
bar energi (NCRE) för respektive ALMA och Paranal-observatoriet. Projektet ska
ha resulterat i en minskning av CO2-utsläpp med 16% för ALMA-teleskopet och en
ökande minskning av från år till år, med en minskning på 3990 ton CO2-ekvivalenter
2017 till 13965 ton CO2-ekvivalenter 2025 (98).

Dessvärre är de negativa effekterna på vår natur är redan observerbara. En stu-
die från 1996 visade att ekosystemet för en alpinsk insekt, kallad wēkiu-insekten,
förstördes av byggandet av observatorierna på Mauna Kea (88). Insekten förekom-
mer enbart på Mauna Keas topp, där den kan utstå extrem kyla på grund av ett
frostskyddsmedelsliknande ämne i kroppen. Tack vare miljöförvaltningsplaner och
att hittills inga nya anläggningar har byggts på området har man kunnat obser-
vera att insekten har en stabil befolkning. Idag anses insekten inte längre vara en
utrotningshotad art (99). Wēkiu-insekten är dock inte den enda arten som hotas av
astronomisk konstruktion, det är fallet med till exempel Mount Grahams rödekorre
(100). Det kan vara svårt att ställa vetenskap mot kultur eller miljö, särskilt när
man inte vet hur mycket nytta vetenskapen kan bidra med. Det man kan ta med
sig är att det är alltid viktigt att förankra beslut och förebygga eventuella negativa
konsekvenser.
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7
Slutsatser

I detta arbete undersöktes strukturen i ett molekylärt moln där intressanta områden
för stjärnbildning blev identifierade. Genom att analysera radio- och infraröda obser-
vationer i olika våglängder, emissionslinjer för C18O och N2H+, kunde flera slutsatser
dras om den potentiella stjärnbildningen i det molekylära molnet och sammanfattas
nedan.

I arbetet identifierades 13 potentiella stjärnor varav tre hade tillräckligt många
datapunkter för att kunna göra en rigorös SED-modellering som resulterade i kärn-
massor mellan 30 - 480 M⊙, stjärnmassor mellan 8 - 32M⊙ och åldrar mellan 29000
- 380000 år. Ifrån noggrannare analys av dessa tre noterades även emissionslinjer
av rotationsövergångar hos C18O (J=2 - 1) och N2H+ (J=1 - 0), vilket stödjer att
de tre källorna är täta kärnor, som indikerar på ett tidigt stadie av stjärnbildning.
Efter ytterligare analys med datan från ALMA uteslöts även fragmentering hos en
kärna, vilket stödjer antagandet om kärnackretion som SED-modellerna är baserade
på och därmed stärker pålitligheten av modellernas resultat.

I ett försök att fastställa resultaten, matchades även de potentiella stjärnorna med
källor observerade med Gaia. Men en ofullständig beräkning av extinktion och
distans, samt eventuella felmatchningar, medförde ofullständiga resultat som inte
stämde överens med de resultat som tidigare erhållits från SED-modellerna. Flera
av stjärnorna hade dock en liknande egenrörelse och distans, vilket kan indikera på
att de bildats i en stjärnhop, men detta kan inte stödjas med åldersestimationerna.
Det går dessutom inte att utesluta att de identifierade stjärnorna bildats i en stjärn-
hop med mindre massiva stjärnor, som på grund av deras relativt låga ljusstyrka och
det stora avståndet, inte har kunnat identifieras. Eftersom ingen slutsats kan dras
om de massiva stjärnornas tillhörande av stjärnhop går det inte heller att validera
teorin om konkurrent ackretion som föreslagits för massiv stjärnbildning.

En begränsande faktor genom hela arbetet var brist på data. Därav hade det varit
av intresse att begära observationstid hos dessa teleskop för att samla mer använd-
bar data för att resultaten ska bli mer pålitliga och ge möjlighet för meningsfulla
paralleller mellan olika analyseringsmetoder. Metoderna gav istället delvis motsä-
gelsefulla resultat och det är därmed svårt att dra några statiska slutsatser om
eventuella stjärnors egenskaper.

Med hänsyn till detta uppmanas ett liknande arbete att utföras med bättre förbered-
ning. Flera observationer i infrarött hade åstadkommit bättre anpassade modeller
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för flera källor och undersökning av flera molekyler i högre vinkelupplösning hade
givit en bättre insyn av molnets struktur. En djupare analys för samtliga källor med
ALMA-teleskopet hade gynnat undersökningen av fragmentation i källorna och gjort
det möjligt att bättre värdera resultaten utifrån SED-modellernas antaganden. En
noggrannare analys för matchningen med källor från Gaia och en bättre uppskattad
extinktion hade fastställt ifall källorna bildats i gemensamma stjärnhop. Därmed
skulle mer pålitliga slutsatser om stjärnbildningsaktiviteten i molnet G31.98+0.07
kunna dras.
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Tabell 6: Samtliga källors beräknade flöde. Notera att det är väldigt många våg-
längder som inte har ett beräknat flöde för källorna 1-3 och 7-13, vilket även är
därför deras SED och anpassade modeller blir mycket opålitliga.

Källa F3,6 F4,5 F5,6 F7,7 F8,0 F19,7 F31,5 F37,1 F70 F160 F250 F350 F500
[Jy] [Jy] [Jy] [Jy] [Jy] [Jy] [Jy] [Jy] [Jy] [Jy] [Jy] [Jy] [Jy]

1 0, 3 · · · 9, 5 · · · · · · · · · · · · · · · 9, 5 4, 5 0, 7 0, 3 0, 02
2 2, 0 · · · 8, 7 · · · · · · · · · · · · · · · 813, 5 869, 4 446, 8 200, 7 66, 2
3 · · · · · · 10.8 · · · · · · · · · · · · · · · 702, 6 758, 8 338, 8 138, 6 45, 9
4 · · · 0, 2 1, 0 4, 0 · · · · · · · · · · · · 55, 1 59, 9 51, 9 22, 2 6, 0
5 0, 3 · · · 2, 5 8, 5 · · · 13, 9 71, 0 113, 5 163, 4 112, 5 72, 8 30, 5 11, 3
6 0, 1 · · · 1, 3 2, 5 · · · 2, 0 64, 7 105, 7 545, 6 593, 1 357, 4 139, 1 29, 2
7 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 11, 7 2, 3 1, 1 0, 4 0, 1
8 0, 1 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 2, 3 4, 4 6, 5 2, 3 0, 6
9 · · · 0, 03 · · · · · · · · · · · · · · · · · · 29, 8 32, 4 27, 8 7, 5 1, 1
10 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 36, 2 31, 6 19, 3 9, 6 2, 9
11 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 26, 0 21, 6 17, 1 5, 1 0, 8
12 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 31, 2 16, 6 7, 2 3, 5 0, 8
13 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 4, 3 3, 6 2, 3 0, 7 · · ·
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Tabell 7: Samtliga källors uppskattade parametrar efter anpassning av modellerna
från (4) för deras spektrala energifördelning.

Källa Mc
∑

cl m∗ AV θview θw,esc Ṁdisk Lbol Ålder
[M⊙] [g cm−2] [M⊙] [mag] [◦] [◦] [M⊙ yr−1] [L⊙] [År]

1 10 3,16 4 500 89 68 2,4×10−5 6,7×102 1,8×105

2 480 3,16 24 823 71 12 2,0×10−3 2,9×105 2,4×104

3 400 3,16 16 514 39 10 1,5×10−3 1,1×105 2,0×104

4 30 3,16 8 312 48 34 5,0×10−4 1,5×104 2,9×104

5 50 3,16 24 56 68 56 6,8×10−4 1,9×105 4,7×104

6 480 0,1 32 306 13 26 1,6×10−4 1,6×105 3,8×105

7 10 3,16 4 0 13 56 1,9×10−4 1,9×103 2,9×104

8 60 0,1 16 500 74 76 2,0×10−5 2,5×104 5,3×105

9 160 0,1 8 615 89 17 6,3×10−5 1,1×103 2,4×105

10 100 3,16 48 507 62 71 7,1×10−4 4,6×105 5,9×104

11 100 0,1 16 557 89 45 6,2×10−5 3,0×104 4,1×105

12 100 3,16 48 603 44 71 7,1×10−4 4,6×105 5,9×104

13 30 0,1 8 500 74 57 2,6×10−5 6,3×103 4,1×105
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Figur 17: Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning för
källa 1. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart linje och källans
beräknade flöde för vardera våglängd markeras med svarta rutor.
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Figur 18: Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning för
källa 2. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart linje och källans
beräknade flöde för vardera våglängd markeras med svarta rutor.

Figur 19: Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning för
källa 3. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart linje och källans
beräknade flöde för vardera våglängd markeras med svarta rutor.
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Figur 20: Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning för
källa 7. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart linje och källans
beräknade flöde för vardera våglängd markeras med svarta rutor.

Figur 21: Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning för
källa 8. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart linje och källans
beräknade flöde för vardera våglängd markeras med svarta rutor.
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Figur 22: Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning för
källa 9. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart linje och källans
beräknade flöde för vardera våglängd markeras med svarta rutor.

Figur 23: Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning för
källa 10. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart linje och källans
beräknade flöde för vardera våglängd markeras med svarta rutor.
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Figur 24: Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning för
källa 11. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart linje och källans
beräknade flöde för vardera våglängd markeras med svarta rutor.

Figur 25: Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning för
källa 12. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart linje och källans
beräknade flöde för vardera våglängd markeras med svarta rutor.
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Figur 26: Figuren visar anpassade modeller för den spektrala energifördelning för
källa 13. Den bäst anpassade modellen visas med en tjock svart linje och källans
beräknade flöde för vardera våglängd markeras med svarta rutor.

Figur 27: Figurerna visar de cirklar som användes för att estimera RMS-värde i den
kompakta datan (vänster) och utökade datan (höger). Notera att cirklarna placerats
i områden utan utstickande intensitetstoppar, eftersom endast bruset är av intresse.
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Figur 28: Vänster: G31.98+0.07-molnets 1.3 mm kontinuum bild, för den utspridda
konfigurationen av ALMA-teleskopet. Den överliggande svarta cirkeln är källa 5 från
figur 3. Uppe till höger: inzoomad vy av en konturplot gjord för kontinuum bilden
med den kompakta konfigurationen. Den lägsta konturen har värdet 3 × 298 µJy,
steget mellan varje kontur är 3 × 298 µJy och RMS-värdet är 298 µJy. Nere till
höger: inzoomad vy av en konturplot gjord för kontinuum bilden med den utspridda
konfigurationen. Den lägsta konturen har värdet 3 × 110 µJy, steget mellan varje
kontur är 3 × 110 µJy och RMS-värdet är 110 µJy.
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Figur 29: Färg-magnituddiagram med PARSEC evolutions modell, som visar de
identifierade kärnorna i G31,98+0,07, och vilken massa och ålder dessa förväntas att
ha. Konstant masslinje ses som streckad linjer medans isokronerna (linjer där åldern
är konstant) är heldragna, stjärnorna representeras som svarta stjärnor. En konstant
med värdet 2, har adderats till extinktion för att testa om denna har understimerats
när absolut magnituden ska beräknas. Ett högre värde på extinktion ger att absolut
magnituden blir lägre med resultat att kärnorna hamnar inom intervallet 0 och 6, 2
miljoner år.
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Figur 30: Färg-magnituddiagram med PARSEC evolutions modell som visar 40
källor från Orion med samma isokroner och masslinjer som de som togs fram för
figur 14. Konstant masslinje ses som streckad, medans isokronerna (linjer där åldern
är konstant) är heldragna, källorna representeras som svarta stjärnor. En konstant
med värdet 2, har adderats till extinktion för att undersöka om extinktion påverkan
har understimerats vid beräkningen av absolut magnituden.
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Figur 31: Färg-magnituddiagram med PARSEC evolutions modell. Konstant mass-
linje ses som streckad, medans isokronerna (linjer där åldern är konstant) är hel-
dragna, stjärnorna representeras som svarta stjärnor. Isokronen 109 år har lagts till,
vilket påvisar att ett flertal stjärnor bedöms vara äldre än 109, vilket tyder på att
stjärnornas extinktion eller distans är felberäknad.
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Figur 32: Färg-magnituddiagram med PARSEC evolutions modell för Orion. Kon-
stant masslinje ses som streckad, medans isokronerna (linjer där åldern är konstant)
är heldragna, källorna representeras som svarta stjärnor. Isokronen 109 år har lagts
till, vilket påvisar att ett flertal stjärnor bedöms vara äldre än 109, vilket tyder på
att stjärnornas extinktion eller distans är felberäknad.
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Figur 33: Figuren visar en bild på molnet G31.98 + 0.07, som observerats med
tre färgs bilden av GLIMPSE. Notera de bubbelaktiga områdena som förekommer i
mitten av bilden, vilket sammanfaller med utseendet av HII regioner.
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