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Sammandrag

Nirliggande galaxer &dr néstan lika gamla som universum, manga stjarnor i
dessa galaxer bildades for flera miljarder ar sedan. For att fa en vidgad forstaelse
for galaxformation och galaxutveckling behéver vi ocksa studera yngre galaxer i
avldgsna regioner.

I detta kandidatarbete anvinds befintliga metoder for att studera avligsna ga-
laxer fran tiden omkring 3 miljarder ar efter Big Bang, da stjarnformationstakten
i universum uppmaétts vara som hogst. Syftet &dr att ta fram stjarnbildningstakt
och stjarnmassa for ett urval av stjarnbildande galaxer.

Vi studerar ett urval av galaxer av typ sBzK, vilka &r stjarnbildande galaxer
med rodforskjutning z ~ 1.5—2.5. Interstellért stoft i dessa stjarnbildande galaxer
hettas upp av ultraviolett och optiskt ljus fran unga stjarnor. Stoftet re-emitterar
sedan ut energin i langvagigt infrarétt och pa submillimeter-vaglingder. Den-
na termiska stralning kan darfor anvindas for att uppskatta stjarnbildningstakt
hos dessa galaxer. Observationsdata fran submillimeter-omradet anvinds och &ar
insamlad vid det interferometriska ALMA-teleskopet i Chile. Datan analyseras
och behandlas for att bestimma de tidigare ndmnda egenskaperna hos sBzK-
galaxerna.

De utvalda galaxerna &r generellt for ljussvaga for att detekteras individu-
ellt i millimeter-vaglingder. Darfor utnyttjas tva stackningsmetoder, bild- och
uv-stackning, for att uppskatta galaxernas genomsnittliga egenskaper. Resulta-
ten fran de tva stackningsmetoderna jimfors sedan mot varandra. Monte Carlo-
stackning med bada metoderna utfors dven for att kontrollera att stackningarna
ger rimliga resultat.

I den stackade ALMA-datan kunde vart sBzK-urval detekteras. Vid uv-stackning
erhalls en stjérnbildningstakt pa 21 £2.3 Mg /ar, da 8 = 1,6, T' = 30K och initi-
al massdistribution enligt Chabrier antas. Vid bildstackning erhalls ett liknande
resultat pa 18 + 2.4 My /ar. En uppskattning av den genomsnittliga stjirnmas-
san fas till 4,6 - 1010 Mp). Sammanfattningsvis konstateras att de bildstackade
resultaten ger en ldgre spektral flodestdthet &n de uv-stackade resultaten, nagot
som konsekvent leder till hogre uppskattningar av stjarnbildningstakt for de uv-
stackade killorna. Denna stjarnbildningstakt kan anvéndas for att jamfora med
vad vi vet om var egen galax.



Abstract

Galaxies in the local universe are almost as old as the universe itself, many
of the stars in these galaxies were formed billions of years ago. To get a more
complete understanding of the formation and evolution of galaxies, we also need
to study younger galaxies in distant regions.

This bachelor’s thesis uses existing methods in order to study distant galaxies
from the time around 3 billion years after the Big Bang, when the star formation
rate density is measured to have been at its highest. The aim is to determine the
star formation rate and stellar mass of a sample of star-forming galaxies.

We study a selection of galaxies of the type sBzK, which are star-forming
galaxies at z =~ 1.5 — 2.5. Interstellar dust is present in these star-forming galax-
ies, and the dust grains are heated by ultra-violet and optical light from young
stars. The dust then re-emits the energy at far-infrared and submillimeter wave-
lengths. This thermal dust emission can therefore be used to estimate the star
formation rate for these galaxies. Data, collected at submillimeter wavelengths,
by the interferometric observatory ALMA is analysed and processed to extract
the aforementioned properties of the sBzK galaxies.

This sample of galaxies are generally too faint to be individually detected
at millimeter wavelengths. Therefore two types of stacking methods, image and
uv-stacking, are used to estimate their average properties. The results from the
different stacking methods are compared with each other. Monte Carlo stacking
with both methods is also performed in order to evaluate the results from the
stacking processes.

With the stacked ALMA data we were able to detect the sBzK sample. The
obtained results using uv-stacking was a SFR of 21 £2.3 M) /yr, when assuming
8 = 1.6, T = 30K and a Chabrier initial mass function. Using image stacking
we derive a similar star formation rate of 18 4 2.4 My /yr. Based on simple
assumptions we obtain an estimate for the stellar mass of 4,6 - 101° Mg. It is
also found that the image stacked result gives a lower flux than the uwv-stacked
result, leading to higher star formation rates for the uv-stacked sources. This star
formation rate can be compared to our current knowledge of our own galaxy.
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méta pa

uv Vaglangder mellan 100 — 350 nm



1 Introduktion

Universums enorma storlek gor att det tar tid for ljus att fardas fran en plats till en
annan. Detta innebér att nér vi blickar ut i universum ser vi bakat i tiden. Exempelvis
ligger solens nirmaste grannstjirna, Proxima Centauri, lite mer &n fyra ljusar bort
(van Leeuwen| 2007)). Ljuset som vi ser fran denna stjarna dr alltsa lite mer &n fyra
ar gammalt. Genom att observera galaxer som ligger mycket langt bort fran var egen
galax, Vintergatan, kan vi alltsa studera universum som det sag ut i sin ungdom. I
dessa avldgsna regioner kan vi fa mer kunskap om hur galaxer utvecklades i ett tidigt
stadium.

En av de mer fascinerande fragorna for ménskligheten tycks alltid ha varit “hur
kom vi till?”. Pa en mikroskopisk skala studerar vi hur livet utvecklades hér pa jorden,
medan vi pa en makroskopisk skala istéllet tittar pa hur Vintergatan blev till. Dock
befinner sig solsystemet i Vintergatans skiva och ménskligheten har aldrig lyckats ta
sig tillrackligt langt ut ur galaxplanet for att studera galaxen ur ett fagelperspektiv.
Istéllet observerar vi andra galaxer och gor vissa antaganden om var egen. I figur
visas en konstnérs tolkning av hur Vintergatan kan se ut ovanifran.

Figur 1.1: Konstnérs tolkning av Vintergatan sedd utifran. Kélla: Hubble-

Smﬂ

Det &r svart att fa en 6verblick géllande galaxers utveckling, da de utvecklas lang-
samt ur ett ménskligt perspektiv. Om Johannes Kepler och Galileo Galilei anses vara
pionjéarer inom den moderna astronomin har ménskligheten observerat natthimlen i en-
dast ett halvt artusende. Detta &r att jamfora med galaxer som utvecklats under flera
miljarder ar. Genom att istédllet soka efter galaxer som befinner sig i olika skeden av sin

!Bild himtad fran http://www.nasa.gov/mission_pages/GLAST/science/milky_way_galaxy.
html, tillgénglig 2015-05-04.


http://www.nasa.gov/mission_pages/GLAST/science/milky_way_galaxy.html
http://www.nasa.gov/mission_pages/GLAST/science/milky_way_galaxy.html

utveckling gar det att erhalla en fragmenterad bild av hur de har blivit till och tagit de
former de har idag. Dérfor kan det vara intressant att titta pa galaxer som befinner sig
langt bort fran Vintergatan for att fa en forstaelse for hur de sag ut i sin ungdom.

For att fa en béattre forstaelse om hur galaxer vixer ar det lampligt att betrakta
galaxer déir det fods manga nya stjarnor. Nagot som dessa galaxer har gemensamt &r
att de ofta ar rika pa stoft och att de ar avldgsna, det vill sdga att vi ser dem som de
sag ut nar de var vildigt unga. En typ av stjarnbildande unga galaxer ar de sa kallade
sBzK-galazerna, vilka utgor kdrnan i detta projekt och beskrivs i avsnitt [3.9] sBzK-
galaxer tros vara massiva diskformade galaxer (Daddi et al. 2004) och dérmed kan
studier av dem ge insikter om Vintergatans uppkomst. I dessa galaxer fo6ds regelbundet
nya stjarnor och stjarnbildningstakten &ar darfor av intresse att berékna.

For att studera stoftemissionen fran dessa mycket avldgsna galaxer behdver ljus i
langvagigt infrar6tt och submillimeter-vaglingder studeras. Detta kan goras med det
nya och mycket kénsligan ALMA-teleskopet i Chile. Normalt &r vi begrénsade av att
det inte &dr rimligt att bygga hur stora teleskop som helst. For att komma runt detta
kan flera teleskop av mindre storlek tillsammans agera som ett enda storre teleskop.
Denna princip, beskriven djupare i avsnitt [4.2] kallas interferometri och dr vad ALMA-
teleskopet bygger pa.

Da sBzK-galaxerna ar mycket ljussvaga blir det svart att differentiera vad som &r en
ljussignal fran en galax och vad som &r kosmiskt brus fran andra ljusstarka objekt samt
fran vad som &r allmént instrumentbrus. I bilderna som tas kan det darfér vara svart
att urskilja galaxerna. For att kringga detta problem finns det en metod som kallas
for stackning. Stackning &r en statistisk metod och bygger pa principen att man lagger
bilder av samma objekt pa hog. Pa sa sédtt kan man fa ner bruset sa att signalen blir
lattare att urskilja. Inom interferometrin finns det idag i huvudsak tva stackningsme-
toder: bild- och uv-stackning. Stackning och dessa tva metoder forklaras mer ingaende
i avsnitt 4.5

For att finna dessa galaxer behovs en omfattande datainsamling 6ver ett stort om-
rade av himlen. Scoville et al.| (2007) presenterar en 6verblick av ett sadant projektet,
“The Cosmic Evolution Survey” (COSMOS), som &r en undersokning av hur universum
utvecklats i ett tidigt stadium. COSMOS-projektet resulterade i en stor férteckning
dar observationer av en liten del av himlen 6ver manga olika vaglingdsomraden sam-
manstéllts. Fran denna forteckning har man sedan kunnat bygga vidare studier av mer
specifika objekt. Det &r fran denna forteckning vart galaxurval gors.

I denna rapport presenteras i avsnitt [3] den vergripande teori som behovs for att
kunna forsta grundlaggande astrofysik och kosmologi bakom galaxstudier, samt i avsnitt
en introduktion till interferometri och stackningsmetoder. I avsnitt [5| ges sedan en
genomgang av var metod och dess relevans. Slutligen presenteras resultat i avsnitt [6]
och diskussion samt slutsatser i avsnitt [7] respektive [8]



2 Syfte och problemformulering

Detta projekts huvudsyfte ar att undersoka stjarnbildning och massa pa avligsna ga-
laxer genom att utnyttja stackningsmetoder och att sedan uppskatta osdkerheten hos
dessa. De metoder som kommer att anvindas &r uv- och bildstackning.

De centrala fragor som projektet &mnar att besvara ar foljande:

e Vilken stjarnbildningstakt har galaxena?
e Vilken massa har galaxerna?

e Ger bildstackning och wv-stackning olika resultat fran samma indata?

Projektet avgrinsas till att endast betrakta avlagsna galaxer som uppfyller sBzK-
kriterierna. Den data som anvinds kommer fran ALMA-métningar av COSMOS-faltet,
projekt 2011.0.00097.S, vilket innebér att vart galaxurval dr begrénsat till att ligga inom
dessa redan utvalda observationsriktningar. Stjarnbildningstakter och massor kommer
endast baseras pa teori om straning pa millimetervaglingder, da det &r pa dessa vag-
langder ALMA observerat.



3 Astronomi, kosmologi och galaxer

For att kunna studera och dra slutsatser om egenskaper hos avldgsna galaxer behovs
kunskap om universum och dess innehall. Nedan introduceras vanliga begrepp inom
astronomin, kosmologiska modeller samt generell information om galaxer.

3.1 Generella definitioner

Overgripande referens: |Choudhuri (2010)

Till f6ljd av universums enorma storlek ar det av intresse att infora nya lingdenheter.
En populér enhet dr enheten ljusar [ly] vilken definieras som det avstand ljuset hinner
firdas under ett ars tid, vilket motsvarar cirka 9,461 - 10'?2 km. En vanligare enhet
som anvénds inom astronomin vid intergalaktiska avstand ar parallazsekund [pc], &ven
kallad parsec, vilken motsvarar 1pc = 3,261y = 3,086 - 10 km.

Vid observationer av stjarnor och galaxer méts ofta deras sa kallade luminositet
vilket dr ett matt pa den méngd energi i form av ljus som en kélla sdnder ut per
tidsenhet och frekvens. Luminositet kommer hédanefter betecknas med L och har SI-
enheten [J/s], inom astronomin anvénds ofta enheten solluminositet, L.

Pa jorden detekteras endast den energi som kéllan sénder ut i var riktning. Pa grund
av detta behover vi definiera ytterligare en enhet, kallad spektral flodestdthet (engelsk
term: fluz density). Den spektrala flodestiatheten for en frekvens betecknas hiddanefter
med ett F, och definieras enligt:

L,
47 D?
dér D &r avstandet till kdllan och L, ar luminositeten for en viss frekvens v. Spektral fl6-
destéithet anges ofta inom astronomi i enheten Jansky [Jy] dédr 1Jy = 10726 J/(m? s Hz).
Virt att notera ér att Jansky &dr definierad med ett frekvensberoende, i och med att
den spektrala flodestéitheten kan variera for olika frekvenser.

Det finns dven andra sétt att beskriva hur starkt ett objekt lyser pa himlen. En av
de forsta klassifikationerna av himlakroppars ljusstyrkor gjordes av Hipparchos kring
ar 200 f.Kr. ndr han delade in dem i sex olika magnituder. I denna skala var 1 starkast
och 6 svagast. Skalan vidareutvecklades sedan inom den optiska astronomin och den
skenbara magnituden definierades som:

F, = (3.1)

F
m = —2.5log % (3.2)
dir F, ar ett referensvarde som beror pa frekvensen. Hiadanefter kommer F = 3631
Jy anvéndas, vilket ger de sa kallade monokromatiska AB-magnituderna. Anledningen
till att skalan ar logaritmisk &r att det &r sa ogat upplever forédndringar i ljusstyrka.
Minustecknet indikerar att negativa magnituder motsvarar ljusstarka objekt medan en
positiv magnitud istéllet indikerar att det observerade objektet &r ljussvagt.



Utifran den skenbara magnituden kan dven den absoluta magnituden M definieras.
Denna magnitud motsvarar den skenbara magnituden for samma kélla placerad pa ett
avstand 10 pc fran jorden och definieras:

M =m —5log (3.3)

10 pc

Historiskt har det elektromagnetiska spektrumet delats in i regioner. Denna uppdel-
ning dr ocksa vanlig inom astronomin déar olika metoder anvéinds for att studera objekt
pa olika vaglangder. I figur [3.1] presenteras en 6verblick éver det elektromagnetiska
spektrumet med markerade regioner som exempelvis optiska och radio. Kunskapen om
pa vilka vaglingder vi kan se olika &mnen eller objekt kan sedan anvéndas for att exem-
pelvis beskriva hur universum utvecklas. Dock utgor var egen atmosfir ett hinder for
att kunna observera pa vissa vaglangder, da molekyler som vatten och koldioxid i atmo-
sfaren absorberar stralningen kraftigt. En vagléngdsregion dér atmosfarens absorption
ar lag ar den sa kallade submillimeter-regionen vilket gér den lamplig for observationer.
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Figur 3.1: Det elektromagnetiska spektrumet. Hér &r den 6vre skalan
frekvensen v i Hz och den undre skalan vaglingden A i m, medan vaglingden
for det synliga ljuset anges i nm. Kélla: Wikimedia Commonsﬂ

3.2 Kosmologi

Kosmologi handlar om universums ursprung, utveckling och storskaliga strukturer. Det-
ta leder till att koncept som avstand och tid maste fortydligas for att kunna forklara

’Bild himtad fran http://commons.wikimedia.org/wiki/File:EM_spectrum.svg, tillginglig
2015-04-26.
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manga av de fenomen som har observerats. Ar 1929 gjorde Edwin Hubble upptack-
ten att universum expanderar. Ju ldngre bort det objekt som observerades lag, desto
snabbare verkade det rora sig ifran oss. Hubble beskrev detta med sambandet

v = HyD, (3.4)

dédr Hy ar den sa kallade Hubblekonstanten, v dr hastigheten objektet verkar rora sig
bort ifran oss med och D ar avstandet (Choudhuri, |2010)). Ett av de senaste uppmétta
véirdena pa Hubble-konstanten dr Hy = 67,3km/(s Mpc) (Planck Collaboration, 2014).

3.2.1 Modeller av universums storskaliga struktur

Nér universums struktur diskuteras brukar det ndmnas att den har en av tre mojliga
former: 6ppen, platt eller stangd. Vilken form som antas &r omdebatterat da formen
kan avgora vilken sorts framtid universum gar till métes.

I ett platt universum &r rymdens geometri euklidisk. I denna rapport antas hadan-
efter, i enlighet med resultaten fran Planck Collaboration (2014), denna modell.

3.2.2 Mork materia och densitetsparametern

Vid kosmologiska berdkningar dr det av vikt att bestdimma vilken modell av universum
som antas. Nagot som starkt kan paverka hur universum férmodas utvecklas ar dess
massdensitet. Till denna densitet rdknas baryonisk massa, det vill sdga vanlig materia
samt sa kallad mdrk materia. Mork materia vixelverkar ej elektromagnetiskt med bary-
onisk materia men dess effekter observeras regelbundet da den bidrar till gravitationen.
Méngden massa kan, i och med att den paverkar den attraherande gravitationskraften,
avgora huruvida universums expansion fortsitter i all evighet eller om den &r dndlig.

Den massa som balanserar dessa tva mojligheter for ett platt universum kallas kri-
tisk massa. Andelen massa jaimfort med den kritiska massan ger densitetsparametern
Qs (Choudhuri, 2010) vilken i dagsliget &r approximerad till Q,, = 0,315 (Planck
Collaboration, [2014). Detta motsvarar att den del som bestar av baryonisk massa och
mork materia endast utgor 31,5% av hela universum. De 68,5% resterande &r sa kallad
mork energi, som betecknas med parametern €2, och &ar approximerad till 2, = 0,685
(Planck Collaboration, 2014)). For ett platt universum &r Q4+, = 1, vilket dven bru-
kar betecknas 2 = 1. For ett 6ppet universum géller 2 < 1 och for ett stdngt universum
ar 2 > 1 (Choudhuri, [2010).

3.2.3 Luminositetsavstand

I ett expanderande universum kan avstand definieras pa olika siatt och det dr darfor av
vikt att skilja de olika mojligheterna at. Beroende pa vilken definition som véljs kan
valdigt olika avstand erhallas, till skillnad fran i den klassiska fysiken dér det skulle ge
samma. En av de vanligare typerna av avstand kallas for luminositetsavstand Dy och
baseras pa luminositeten hos objekten som betraktas (Choudhuri, 2010)). Detta avstand
definieras, med hjélp av en omformulering av ekvation (3.3)), enligt
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Dy =10"5 1. (3.5)

Enheten ar uttryckt i pc och Dy, dr det avstand som hédanefter kommer att anvindas.
Notera att Dy, &r det avstand som anvénds i ekvation (3.1]) och (3.3]).

3.2.4 Rodforskjutning

Ett sdtt att betrakta universums expansion ar att de flesta galaxer ror sig bort fran
Vintergatan. Detta leder till att det ljus som dessa galaxer sédnder ut har en ldngre
vaglingd nér det nar oss. Ljus med vaglangder som &r synliga for 6gat kommer att bli
rodare, darfor kallas fenomenet rodforskjutning.

Rodforskjutningen hos ljuset fran ett visst objekt kan bestdimmas genom att studera
spektrallinjer. Detta gors genom att jamfora vaglangden for en viss spektrallinje i ljuset
med den vaglangd som spektrallinjen skulle synas vid om ljuset inte hade fardats fran
det avldgsna objektet.

Genom att exempelvis studera en kidnd spektrallinje i ljuset fran ett avldgset ob-
jekt och jamfora den vagliangd vid vilken den uppmiits, gentemot den vagliangd som
spektrallinjen syns vid nér ljusets inte har fardats denna strécka, kan rodforskjutningen
hos ljuset fran detta objekt bestdmmas. Dessutom kan universums alder i den regio-
nen som objektet ligger i berdknas. Rodforskjutningen betecknas med z och &r enligt
Choudhuri| (2010) definierad som

)\obs
Ao

dér Ay dr den observerade vaglangden och \g den ursprungliga emitterade vaglangden.

1+2z= (3.6)

3.3 Galaxer
Overgripande referens: |Longair (2010)

Galaxer utgors av 10° - 10'2 stjarnor samt stora méngder av gas, stoft och mérk materia
som &r gravitationellt bundna till varandra. Inom varje galax fods och dér regelbundet
stjarnor och det pagar ett kretslopp dér gas och stoft frigors fran déende stjarnor for att
sedan kunna skapa nya. Galaxernas utseende kan variera kraftigt men kan huvudsak-
ligen delas in i tva olika grupper, spiralgalaxer och elliptiska galaxer. Var egen galax,
Vintergatan, ér ett exempel pa en spiralgalax.

3.3.1 Spiralgalaxer

Spiralgalaxer utgors av en skiva i vilken armar med stjarnor och gas roterar kring ett
centrum. Galaxcentrum omsluts av en sa kallad bulle. Bullen bestar av stjarnor och gas
vilka ror sig utanfor planet i oordnade banor, se figur [3.2] Storleken pa bullen varierar



fran galax till galax och den har generellt en rodaktig farg. Detta beror pa att den
framforallt innehaller &ldre, lite mindre stjarnor med ldgre temperaturer.

Spiralgalaxerna kan dven delas in i tva olika grupper beroende pa hur rotationen i
skivan ser ut, spiralgalaxer och stavspiralgalaxer. Det som skiljer stavspiralgalaxen fran
en vanlig spiralgalax dr att de innersta stjarnorna i skivan roterar likt en stav. Ute i
skivan och armarna finns det ofta gott om unga massiva stjarnor med hog temperatur
vilket ger dessa regioner ett blaaktigt sken. Vintergatan hor till denna kategori av
spiralgalaxer.

Figur 3.2: Stavspiralgalaxen NGC1300. Bilden &r tagen med Hubble-
teleskopet. Héar gar det att se hur spiralarmarna lyser med ett blatt sken
vilket indikerar nirvaron av unga massiva stjdrnor. Narmre centrum blir
skenet rodare vilket tyder pa en population av dldre stjarnor. Kring centrum
gar det d&ven skymta bullen samt en tydlig stavstruktur. Kélla: HubbleSiteﬂ

3.3.2 Elliptiska galaxer

Elliptiska galaxer har en oordnad struktur dar stjarnor kan rora sig kring flera olika
axlar vilket ofta ger ett mer sfériskt eller elliptiskt utseende. Dessa galaxer innehaller
framforallt dldre stjarnor vilket ger dem ett gult eller rodaktigt sken. Elliptiska galaxer
innehaller generellt mycket mindre gas én spiralgalaxer.

3.3.3 Galaxevolution

Ett tidigt forsok att beskriva galaxers utveckling gjordes av Hubble dér han klassifi-
cerade galaxer som tidig alternativt sen typ. Utifran detta skapade han det sa kallade
stamgaffeldiagrammet, se figur , dar elliptiska galaxer (till vénster) beskrivs som en
tidig typ och spiralgalaxer (till hoger) som en sen typ i utvecklingen. Idag &r upp-
fattningen dock att utvecklingen gatt at motsatt hall, ddr det som fran borjan var

3Bild hamtad frdn http://hubblesite.org/gallery/album/galaxy/pr2005001ia/, tillginglig
2015-03-26.
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spiralgalaxer genom kollisioner med varandra tappat sin relativt ordnade struktur och

istallet bildat elliptiska galaxer.
,-R-e
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Figur 3.3: Hubbles stimgaffeldiagram. Detta diagram visar olika klas-
sificeringar av galaxer utifran deras utseende. Langst till vénster finns de
elliptiska galaxerna medan spiralgalaxerna befinner sig till hoger. I den 6vre
grenen av gaffeln klassificeras de klassiska spiralgalaxerna medan den undre
grenen klassificerar stavspiralgalaxerna. Kélla: Montana State Universityﬂ

For att fa en battre forstaelse for hur galaxer sag ut och utvecklades da universum
var ungt ar det av stort intresse att betrakta avldgsna galaxer med en rodforskjutning
kring z = 1,4 — 2,0. Detta motsvarar en period da universum var ungefér tre till fyra
miljarder ar gammalt och da stjarnbildningsdensiteten tros ha varit som hogst, e.g.
Bouwens et al.| (2011)).

3.4 Stoft

Stoft &r sma partiklar i storleksordningen nm till pm och brukar typiskt sett finnas i
det interstelldra mediet (ISM) hos galaxer. Den kemiska samansittningen hos stoftet
varierar men gemensamt dr att stoftet alltid utgors av &mnen eller blandningar i fast fas.
Formen pa stoftpartiklarna kan variera kraftigt men approximeras oftast som sfarisk.
(Draine, [2011)

En viktig egenskap hos stoft &r att det effektivt absorberar ljus kring synliga och
ultravioletta vaglangder, vilka ar vaglangdsomraden dér emissionen fran unga massiva
stjairnor dominerar. Stoftet i ndrheten av dessa stjarnor varms dérfor 1latt upp. Den
energi som absorberas av stoftet stralas senare ut i det infraréda spektrumet i form av
varmestralning. Detta observeras som modifierad svartkroppsstralning med ungefarliga
temperaturer kring 30-45 K (Longair, |2010)). Svartkroppsstralning ges av Plancks lag

2hv3 1
B,(T) = —; — : (3.7)
c exp(kb—T) -1
dar v ar frekvensen (Choudhuri, 2010)). I figur visas frekvensberoendet hos stral-
ningen for svartkroppar med olika temperaturer. Pa grund av bland annat stoftets

4Bild himtad fran http://btc.montana.edu/ceres/html/Galaxy/galhubble.html, tillgiinglig
2015-03-26.
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opacitet, form och emissivitet beskrivs stoftets stralning av en modifierad svartkropp
enligt uttrycket

B,VP, (3.8)

dér B kallas spektralt index, och dr en modifieringsfaktor beroende av de ovan ndmnda
parametrarna. (Beelen et al.; 2006; Dunne & Eales, 2001]).
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Figur 3.4: Stralningsspektrum for svartkropp vid fyra olika tempe-
raturer. Dessa spektra foljer Plancks lag (3.7) och visar hur den utstralade
energin beror av frekvens och temperatur.

Stoft har dven en viktig roll vid stjarnbildning da det tack vare sina absorptionse-
genskaper fungerar som en effektiv kylare av kringvarande gas i molekylmoln, eftersom
det &r ldttare att virma upp stoft &n gas. Den virmestralning som stoftet sedan stralar
ut har for lag energi for att absorberas av gasen och dérmed virma upp den. Detta
leder till att gasen med tiden kan kylas ned, vilket krévs for att kollaps av molnet skall
kunna ske. Stora populationer av stjarnor leder dven till att stoft skickas tillbaka ut i
det interstelldra mediet genom exempelvis utfloden, stjirnvindar eller supernovor. Pa sa
sitt skapas ett kretslopp dér olika &mnen kan cirkulera fran stjarnor till det interstellédra
mediet och tillbaka. (Draine, 2011)
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3.5 Stjarnbildning i galaxer

En indikation pa att en galax har hog stjarnbildningstakt &dr att den stralar starkt pa
ultravioletta och blaa vaglingder. Detta ljus stammar vanligen fran massiva stjérnor
med kort livslangd (Longair, 2010), vilket innebér att det regelbundet maste fodas
nya stjarnor med dessa egenskaper for att galaxen skall kunna fortsétta strala pa dessa
vaglingder. Om sjarnbildningstakten istéllet dr lag kommer antalet massiva bla stjarnor
att minska med tiden medan de mer langlivade, ldttare réda stjirnornas stralning ger
galaxen ett mer rodaktigt utseende.
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Figur 3.5: Stjarnbildande galaxer med z = 2. Har visas hur det
spektrala flodet vF), for tre galaxer med stjarnbildningstakter pa 10, 30 och
100 M /ar varierar med vaglangd (Chary & Elbaz, 2001). Markerad &r dven
en typisk vaglingd for métningar med ALMA-teleskopet i Chile.

En galax kan &dven fa ett rodare utseende om den innehaller en stérre méngd stoft.
Ljuset fran unga massiva bla stjarnor absorberas av stoftet och direkta observationer
forsvaras trots att dessa stjarnor stralar starkt. Da stoftet sedan stralar ut den absor-
berade energin i det infraroda omradet leder detta till en sa kallad rédfirgning (engelsk
term: reddening) av ljuset fran dessa stjarnor (Drainel 2011)), vilket vi kan anvéinda som
en indirekt metod for att studera exempelvis den stjarnformation som doljs av stoftet.
Notera att rodfiargning alltsa skiljer sig fran rodforskjutning, som &r en effekt av uni-
versums expansion. Ju fler stora och varma stjérnor som finns i en galax, desto mer kan
stoftet virmas upp och sedan strala. Alltsa tyder en stark védrmestralning fran stoftet
pa att det finns manga stora unga stjérnor i galaxen och att stjarnbildningstakten alltsa
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ar hog. 1 figur motsvarar bulan till hoger svartkroppsstralningen fran stoft medan
bulan till vanster huvudsakligen kommer fran stjarnor. Har ses dven att galaxer med
hogre stjarnbildningstakt har starkare stoftstralning.

3.6 K-korrektion

En fordel med att studera stoft for att fa en bild av stjarnbildningstakten &r att stoft
emitterar i det infraroda omradet. Da ljuset fran stoftet rodforskjuts nar det vaglangder
som kan observeras fran jorden utan storre storningar fran atmosfaren. Det som ofta
observeras dr svansen pa svartkroppsstralningen fran stoftet, se den roda linjen i figur
3.6l Stralningen fran denna svans ligger i submillimeter-regionen och paverkas mycket
lite av fordndringar i rodforskjutning. Detta leder till att ju hogre rodforskjutning kallan
som observeras har, desto ndrmare mitten pa svartkroppsgrafen kommer den. Detta
innebér i sin tur att stoftet upplevs strala starkare.
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Figur 3.6: Galaxer med samma stjirnbildningstakt vid olika roéd-
forskjutning. I denna figur illustreras hur den uppmétta spektrala flédes-
tétheten F), skiljer sig for tre galaxer med rodforskjutning z = 1,2,3 (Chary
& Elbaz, [2001)). Notera att det spektrala flodet i princip ar oberoende av z
vid den vagliangd som ALMA-teleskopet méter pa.

Detta fenomen kallas negativ K-korrektion (engelsk term: negative K -correction)
och far ofta den spektrala flodestdtheten hos stoftkéllor mellan z = 1 — 8 att verka
konstant (Blain et al., 2002) (Lindroos, 2014). I figur ses en bild 6ver hur det
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spektrala flodet varierar med rodforskjutningen for olika vaglangder i submillimeter-
regionen.
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Figur 3.7: Stoftspektrum vid méitning i submillimeter. Den 6vre
grafen i figuren till véinster visar hur den spektrala flodestatheten for stoft
med 7" = 30 K och luminositet L= 10"*L¢;) varierar med rédférskjutning
da Q = 1, det vill sdga i ett platt universum. Den undre grafen i samma
figur illustrerar hur den spektrala flodestdatheten hade minskat utan negativ
K-korrektion. Detta dr for vaglangder pa A = 450 ym. Till héger visas hur
den spektrala flodestéatheten for vanliga stoftmodeller varierar med rodfor-
skjutning for T'= 30K och T" = 60 K samt vaglangderna A = 450 um och
A = 1100 pm. Ursprunglig figur skapad av |Blain & Longair| (1993).

3.7 Initial massdistribution

Den initiala massdistributionen (engelsk term: Initial mass function, IMF) &r en funk-
tion som beskriver hur massan ursprungligen ar férdelad mellan olika massor av stjarnor
i en population. Den tar formen av en sannolikhetsférdelning fér olika massor hos stjar-
norna.

Det finns ett antal olika varianter av IMF som anvénds. De framsta varianterna
ar de utvecklade av Salpeter, Chabrier och Kroupa. Den forst framtagna IMF:en var
Salpeters IMF fran 1955 vilken lyder

dN/V)  dn )
1 = = @ 3.9
{(logm) dlogm dlogmocm ’ (3.9)

dér n dr stjarntitheten uttryckt i pc=3, m dr massan i antalet solmassor och o = 1,35
(Salpeter, 1955)). Detta uttryck ger en sannolikhetsfordelning, £(logm), for hur stjarnors
massor ar fordelade ursprungligt i en population som till exempel en galax. Eftersom
stjarnor av olika storlekar har olika livslingd beskriver en IMF inte hur distributionen
av massor hos stjarnorna ser ut i en mer utvecklad population.

Salpeters IMF var ldnge dominerande, men under de senaste artiondena har nya
distributioner tagits fram. Dessa ér battre anpassade for stjarnor med mindre massa én
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~ 0,5Mp). De som oftast anvéinds idag &r framtagna av Chabrier och Kroupa och deras
definitioner foljer hér:

e Chabrier: 1 log 0.079)2
Elogm) = (2 exp ( — Losncbebtrot). 1y <
5 (3.10)
Ellogm) ocm~; m > 1, a =13
(Chabrier;, 2003).
e Kroupa:
&(logm) occ m™®

a=03; 0,08<m<0,5"
a=13;050<m

(Kroupa, [2001]).

Chabrier och Kroupas IMF:er ger liknande resultat medan Salpeters IMF ger en
massa som ar ungefir en faktor 1,4-1,8 storre &n dessa (Chabrier, 2003). Skillnaderna
mellan de tre distributionerna visas i figur 3.8 Ur denna framgar det att Salpeters IMF
forutsédger fler stjarnor med laga massor och att Chabriers IMF forutsdger fler tunga
stjarnor mer dn de ovriga tva. Kroupas IMF befinner sig mellan de tva 6vriga (Crosby
et al., 2013)).
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Figur 3.8: IMF enligt Salpeter, Kroupa och Chabrier. I figuren vi-
sas tre olika exempel pa sannolikhetsférdelningar av stjarnornas massor i
unga galaxer inom intervallet Me [0,08M);260M ). Figuren dr hémtad
fran (Crosby et al.| (2013).
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3.8 Utridkning av stjarnbildningstakt

For att rédkna ut stjarnbildningstakten (engelska term: star formation rate, SFR) hos
galaxer kan den infrardda luminositeten L;r studeras, som &ar definierad mellan vag-
langderna A\, = 8 um och \; = 1000 um. De formler som nedan specificeras giller for
stoftrika galaxer med hog rodforskjutning (z > 1) dér stralningen som betraktas hu-
vudsakligen kommer fran stoft (Carilli & Walter} [2013)), se figur [3.9] Hér antas den
negativa K-korrektionen gélla. L;r ges av

C/)‘h
f V8 B,(T)dv r
c/)\l 3 3 Vobs (312)
((Z + 1)Vobs) . B(Z+1)Vobs (T) (Z + 1)

dir P B, ar en modifierad svartkropp, se ekvation , som beror av stoftets temperatur
T. (Dunne & Eales| 2001))
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Figur 3.9: Vagliangdsintervallet som den infrar6da luminositeten
ar definierad pa. Kurvan motsvarar det spektrala flodet for en galax med
z =2 och SFR = 100 My, /ar. Vaglangdsintervallets granser for integralen
i ekvation , An och \;, &r markerade héar med svart. Notera att det ar
den ursprunligt emitterade vaglangden \g, och inte den observerade A, pa
z-axeln. Har ses att detta intervall framst far bidrag fran stoftemissionen.
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Vid anviindande av Chabriers IMF fran ekvation (3.10)) fas att stjarnbildningstakten

ges av

SFR 3. 10-10Lm
M®/ar L@

(3.13)

(Lindroos|, 2014)
Vid anvindande av Salpeters IMF fran ekvation (3.9) fas att stjarnbildningstakten

ges av

SFR L
L —18.107 08 (3.14)
M@/ar L@

(Carilli & Walter, 2013)

3.9 Fargvillkor och BzK-galaxer

Stjarnor och stoft i galaxer stralar som svartkroppar. Som tidigare ndmnts i avsnitt
ges svartkroppars frekvensberoende stalning av Plancks lag . I anslutning visade
figur stralningsspektra for fyra svartkroppar med olika temperaturer. Varje svart-
kropp har en frekvens vid vilken den sénder ut som mest stralning. Det framgar av
figuren att ju hogre temperatur en svartkropp har, desto hégre dr denna frekvens. Dess-
utom rodforskjuts frekvensen om ljuskéllan befinner sig langt bort. Under antagandet
att svartkroppens temperatur dr kdnd kan ddarmed rodforskjutningen z for svartkroppen
uppskattas genom att den observerade stralningens frekvensberoende undersoks.

Genom att observera den spektrala flodestatheten inom olika frekvensband kan en
overgripande bild av spektrumet tas fram, ur vilket egenskaper hos objektet gar att
urskilja. I den optiska delen av det elektromagnetiska spektrumet, se figur 3.1 mot-
svaras ett frekvensband av en viss farg. Genom att jamfora eller sétta begrdnsningar
pa stralningens intensitet for olika farger appliceras sa kallade farguillkor. Det &r vért
att notera att vissa fargvillkor baseras pa frekvensband som ligger utanfér den optiska
delen av spektrumet.

For att plocka ut stjarnbildande galaxer med z = 1,5 — 2,5 kan sa kallade BzK-
villkor anvéndas, vilket &r ett exempel pa fargvillkor (Daddi et al., |2004). Dessa villkor
jamfor magnituder eller spektrala flodestdatheter inom de tre fotometriska banden B, z
och K. De fotometriska banden &r vagldngdsintervall dar de ndimnda banden har sina
centrala vaglingder vid 445nm, 900 nm respektive 2190 nm, vilket visas i figur [3.10]
Héadanefter kallas de galaxer som uppfyller villkoren for BzK-galaxer. Dessa galaxer
stralar mycket vid hogre vaglangder, men anledningarna till detta kan variera. Antingen
ar det stjarnorna sjélva vars stralning ligger inom dessa vagliangdsintervall eller kan det
bero pa att stralning fran bla stjarnor absorberas av stoft i ndrheten av stjarnorna som
sedan emitterar stralningen pa lingre vagliangder. I figur [3.10] illustreras det uppmétta
flodet for en galax med rodforskjutning z = 2.
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Figur 3.10: BzK-galax samt de tre fotometriska banden B, z och
K. I denna figur visas de uppmétta spektrala flodestiatheterna F, vid B-, z-
och K-banden for en stjarnbildande galax med rodforskjutning z = 2.

Det finns tva typer av BzK-galaxer, sBzK och pBzK. Bada typerna har en rédfor-
skjutning kring z = 1,5 — 2,0, men skiljer sig at i stjarnbildningstakt. Av dessa ar sBzK
ar rika pa stoft och aktivt stjadrnbildande, medan pBzK har en betydligt ldgre stjarnbild-
ningstakt och bendmns passiva. I detta projekt studeras de stoftrika sBzK-galaxerna
da viarmestralningen fran stoftet &r forhallandevis litt att detektera pa mm-vagléangder.
For magnituder definieras BzK sedan tidigare enligt |Daddi et al.| (2004) som

B:K=(z—K)— (B - z), (3.15)
dir B, z och K &r magnituden for respektive band. De yngre, stjdrnbildande sBzK-
galaxer viljs ut genom

BzK > —0,2. (3.16)

De Bzk-galaxer som studeras i detta projekt véljs ut fran COSMOS-katalogen. Figur
visar hur katalogens kéllor &r fordelade enligt Bzk-villkoret. De bla prickarna,
ovanfor linjen, motsvarar sBzK-galaxer medan pBzK:er, 6vriga galaxer samt stjarnor i
var galax utgor de svarta prickarna.
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Figur 3.11: Killor fran COSMOS-katalogen. Kéllorna dr utplacerade
enligt de monokromatiska magnitudvillkoren (B — z) mot (2 — K). De bla
prickarna, ovanfor linjen, motsvarar de kéllor som uppfyller sBzK-kriteriet
medan pBzK:er och ¢vriga kéllor ar svarta. Den roda linjen utgor kravet i
ekvation (13.16]).

Ekvation (3.16]) kan dven uttryckas i spektral flédestithet. Da erhalls enligt
(2014) sBzK-galaxer istéllet genom villkoret

P
F, Fg

dir Fg, F, och Fy ar flodestiatheten inom de tre banden.

(3.17)
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4 QObservationstekniker

Forutom kunskap inom kosmologi kréivs forstaelse for de tekniker som idag anvénds
for att undersoka avldgsna objekt. Nedan foljer bland annat introduktioner till den
observationstekniken interferometri samt den statistiska metoden stackning.

4.1 Vinkeluppl6sning

Ett teleskops vinkelupplosning begréansas av optisk diffraktion och kan beskrivas som

>\obs
=1,22— 4.1
9 ) D ) ( )

dér @ ar vinkelupplosningen i radianer, A\, dr vaglingden pa det ljus som observeras
och D &ar diametern pa teleskopet (Jenkins & White], 2001). Detta medfor att en storre
diameter ger en béttre vinkelupplosning, alltsa att objekt som upptar en mindre vinkel
pa himlen urskiljas.

Inom astronomi arbetas det i regel med stora avstand och ddrmed sma vinklar.
Detta innebér att radianer &r en opraktisk enhet att mé&ta vinklar i. En enhet som
ar battre lampad ar bagsekund (engelsk term: arcsecond) vilken betecknas ”. Den &r

definierad som ﬁ °, vilket medfor att en bagsekund uttryckt i radianer fas som:

" ™ —6
=— rad~4 -1 d. 4.2
1803600 ra .85-10""ra (4.2)

4.2 Interferometri

Overgripande referens: |\Wilson, Rohlfs € Hiittemeister| (2013)

I avsnitt konstateras att ett teleskops vinkelupplosning 6, for en specifik vaglingd A,
ar omvant proportionell mot dess diameter D. Det innebér att ju langre bort en galax ar,
desto storre teleskop kravs for att kunna urskilja den. Det dr dock inte tekniskt rimligt
att konstruera ett enda teleskop som ér tillréckligt stort for att studera emissionen fran
stoft 1 BzK-galaxer. Eftersom galaxer vid rodforskjutning z = 2 har typiskt storlekar
kring 1” skulle en teleskopdiameter pa atminstone 250 m behovas for att kunna urskilja
galaxerna vid observationsvaglingder A = 1 mm.

Ett tillrdckligt stort teleskop kan dock simuleras genom att anvinda métningar pa
galaxen fran flera mindre teleskop. Det storsta avstandet mellan tva av de mindre
teleskopen kan da ses som det simulerade teleskopets diameter.

For att kunna producera bilder med hjélp av de olika teleskopens métningar maste
interferometri nyttjas. Varje godtyckligt par av teleskop fungerar som en tvaelement-
sinterferometer, for vilken en stor méngd av utrikningar maste utféras innan bilder kan
produceras.
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4.2.1 Tvaelementsinterferometern

Figur 4.1: Tvaelementsinterferometer. I denna figur illustreras tva te-
leskop som ar rumsligt separerade med vektorn B , deras sa kallade baslinje.
De tva teleskopen &r riktade parallellt med varandra, i riktning 5. Végskill-
naden beskrivs av B - 3.

De bada teleskopen i en tvaelementsinterferometer méter elektromagnetiska vagor som
funktion av tiden, E;(t) respektive Ej(t). Da killorna som sédnder ut vagorna befinner
sig mycket langt bort kan vagorna approximeras som plana. Beroende pa teleskopens
positioner kommer det uppsta en geometrisk tidsfordrojning 7 mellan nér en viss vag
nar de tva teleskopen. I figur illustreras skillnaden i vig de tva teleskopen emellan.
Vektorn mellan de tva teleskopen B:»j, hidanefter B , ar den sa kallade baslinjen och &ar
riktad fran j till 7. §&r den vektor som gar fran teleskopen mot kéllan som de betraktar.
Vigskillnaden ges ddrmed genom baslinjen B projicerad pa vektorn §, det vill séiga B3
Tidsfordrojningen erhalls dérefter genom att dividera med ljusets hastighet ¢ enligt

B3

T =

(4.3)

c
De planvagor som antenn ¢ méter inducerar en spanning. Om vagorna filtreras for
att endast fokusera pa en viss vinkelfrekvens w ges denna spanning av

Ei(t) = Ee™, (4.4)

om vi férsummar brus fran instrument. Pa grund av tidsférdrojningen 7 kommer den
inducerade spdnningen i antenn j att ges av

Ei(t) = B0 = p =72, (4.5)

Genom att undersoka den sa kallade visibiliteten for teleskopsparet erhalls dels in-
formation om hur de tva teleskopen korrelerar och dels om amplituden pa de elektro-
magnetiska vagor som de méter. Visibiliteten beréiknas enligt

1

VB®) = 5

t+ot
/ Ei(t) EX(t —7)dt, (4.6)
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dar * betecknar komplexkonjugatet och 0t dr en integrationstid som typiskt dr nagra
sekunder. Om F;(t) och E7(t—7) ersétts med uttrycken i ekvation (4.4) och (4.5) erhalls
istéllet

. 1 [trot ' ' Py [ oi%B5  pitot
V(B(t)) = / Ee“t B e =" dt = / 1dt, (4.7)
5t t 5t t
dir I = E? dr ljusets intensitet. Da dt dr mycket lingre én periodtiden for ljus (for

métningar vid submillimeter-vaglangder géller %’r ~ 3-107'%s) kommer medelviirdet

under tiden dt inte att avvika mycket fran medelvirdet under en period %’r Det gor att
visibiliteten kan approximeras som

2

. I ei%é-g 422 s
V(B(t)) = / ldt=1¢"<""? (4.8)
t

w

4.2.2 Koordinatsystem vid interferometri

For att kunna arbeta med uttrycket for visibiliteten i ekvation behover koordi-
natsystemen for vektorerna B och 3 definieras. Som tidigare ndmnts, vilket visas i figur
, dr B en vektor som gar mellan tva teleskop och § dr en vektor som pekar pa en
punkt pa himlen.

Himlen kan betraktas som en sfar med radien 1. Nér killor pa himlen undersoks
ar det deras koordinater pa sjilva sfaren som &r intressanta. Darfér gors uppdelningen
§= sy + a, se figur 4.2l sp ar riktad mot observationsomradets centrum och definieras
som sp = (0;0;1). Avvikelsen pa himlen ges dérmed av 7.

Vektorn § kan delas upp i de tre komponenterna (I,m,n), dar n &r riktad parallellt
med Sy och [ samt m beskriver hur § avviker fran sy pa sfaren. Da sfaren har radien 1
géller att

|5 = VI +m? +n?| =1, (4.9)
kan n skrivas som n = /1 — [2 — m?2. Da géller att

F=(ImVI— 2 —m?). (4.10)

Saledes ges koordinaterna for o av

d=5§—-s=(IUmv1—-1012-—m2-1). (4.11)

For sma avvikelser fran sp, det vill siga [,m < 1, kan himlen approximeras som ett
plan, hadanefter benamnt himmelsplanet. For vektorn ¢ innebér denna approximation
att

&~ (I,m,0). (4.12)
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Figur 4.2: Visualisering av uwv-plan och himmelsplan. I denna figur
pekar de tva teleskopen i riktning sg. u och v erhalls genom att projicera B
pa det plan som ar ortogonalt mot so. Vektorn § = s+ &, dar sp ar centrum
av observationsomradet. ¢, som har komponenterna [ och m, approximeras
som ortogonal mot sy och beskriver sma avvikelser fran sj pa himmelsplanet.

Aven baslinjen B delas upp i tre komponenter, kallade (u,v,w). I figur askadlig-
gors hur u och v erhalls genom att projicera B pa det plan som &r ortogonalt mot sg. u
och [ ar parallella, precis som v och m. Den sista komponenten fas genom w = B - 5.

4.2.3 Approximation av visibiliteten

For att kunna producera en bild av ett omrade pa himlen integreras uttrycket i ekvation
(4.8)) over detta omrade. Detta ger, med omskrivningen § = sy + &, integralen

V(B(t)) = / An(&)(7)e 286019 o) = it B / An(A) (@) cB7q0  (4.13)
Q Q

dér Q) ar observationsomradet pa himmelsplanet, d€2 &r en ytenhet pa himmelsplanet och
An(0) ar antenndiagram (engelsk term: primary beam attenuation), An(6) — 0 utanfor
observationsomréadet. Faktorn e 25 kan flyttas ut ur integralen ty s approximeras som
ortogonal mot himmelsplanet och darmed &dven ytelementet d€). Denna faktor beskriver
endast en fas och kan dérmed ignoreras.
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Med de approximativa koordinatsystem som infordes i avsnitt kan integralen
i ekvation (4.13]) skrivas som

V((uw)(t)) ~ /_ ) /_ N An (Lm)I(1m)e®™ @ Hom) qldm, = (4.14)

1 R e .
Liirty ((I,m) (1)) =~ W/ / \/;amp(u,v)e_2m(“l+”m) dudv (4.15)

dar visibiliteten nu endast beror av w och v, ty w multipliceras med den sista kompo-
nenten i &, som ar 0. v och v méts i antal vaglangder i detta uttryck. Ytelementet df)
har ersatts av dldm. Ay(l,m) kan approximeras som

_ 2mn2(i%4m?)

An(lym) = e @133/D? (4.16)
dar D ar teleskopets diameter (ALMA Sciencel [2015). Detta uttryck bygger pa en
approximation att Ay(l,m) — 0 utanfor observationsomradet. Darfor kan uttrycket i
ekvation integreras fran —oo till co. Sammanfattningsvis innebér ekvation (4.14))
att visibiliteten, under vissa approximationer, kan betraktas som Fouriertransformatio-
nen av intensiteten.

4.2.4 wuv-tackning

Det som avses 10sas ut ur ekvation ar intensiteten I({,m). Om det finns informa-
tion om visibiliteten for samtliga punkter i uv-planet kan intensiteten erhallas genom
att inverstransformera visibiliteten och dividera med Ay (l,m).

For en tvaelementsinterferometer dr visibiliteten dock endast definierad for tva
punkter i uv-planet. Dessa tva punkter ar speglade genom origo, det vill sdga att om
den ena punkten befinner sig i (u,v) sa befinner sig den andra i (—u, — v). Ett sitt att
fa béttre tackning i uv-planet ar att nyttja fler &n tva teleskop. Varje par av teleskop
kommer da att verka som en tvaelementsinterferometer, vars baslinje ger téackning for
en viss punkt i uv-planet. I figur illustreras tva olika uppséttningar av teleskop samt
vilka punkter som dessa uppséttningar ger uv-tackning fér. Antalet tvaelementsinter-
ferometrar N ges av

N (Z) _ % (4.17)

dér n ar antalet teleskop. Detta medfor att n teleskop ger upphov till 2N téckta punkter
i uv-planet.

Som tidigare ndmnt beror baslinjerna, och darmed uwv-tédckningen, pa teleskopens
relativa positioner sedda fran den killa de betraktar. Eftersom jorden roterar kommer
dessa relativa positioner att forédndras under en métning. Jorden rotation leder sale-
des till att en storre del av uwv-planet técks. Figur 4.4 illustrerar hur uv-téckningen
utokas efter att jorden har roterat. Hela uv-planet kommer dock aldrig att kunna téc-
kas. Det kommer alltid att finnas ett hal i origo. For att undvika detta hal skulle tva
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Figur 4.3: uv-tickning. I den viénstra kolumnen visas tva exempel pa
teleskopuppsattningar, dar varje gul punkt motsvarar ett teleskop. De wv-
tackningar som de tva uppsattningarna ger upphov till, vilka kan ses i den
hogra kolumnen, fas genom att betrakta baslinjerna mellan samtliga kom-
binationer av teleskop. Kéllan som teleskopen betraktar forutsédtts i dessa
exempel befinna sig rakt ut fran figurens plan samt langt bort fran telesko-
pen. Bild hdmtad fran |Marti-Vidal & Muller| (2015)).
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Figur 4.4: uv-tiackning efter att jorden har roterat. Figuren till vins-
ter visar en uwv-tdckning vid ett specifikt 6gonblick under en métning. Ef-
tersom jorden roterar kommer teleskopens relativa positioner, sedda fran
kéllan som de betraktar, att éndras med tiden. Det medfor att ju langre
tid en métning pagar, desto fler punkter i uv-planet kommer att téckas. I

figuren till hoger visas hur uv-tdckningen ser ut efter 8 timmars métning.
Bild hdmtad fran Marti-Vidal & Muller| (2015]).

olika teleskop behova befinna sig pa samma plats. Alltsa ar det &nnu inte mojligt att
inverstransformera visibiliteten.

4.2.5 Smutsig bild

Ett siatt att behandla det faktum att visibiliteten inte ar kédnd i hela uv-planet &r att
sdtta visibiliteten till 0 i alla punkter som inte técks av teleskopen. Detta gors praktiskt
genom att lata visibiliteten multipliceras med samplingsfunktionen enligt

Viamp(u,0) = V(u,w) - S(u,v). (4.18)

S(u,v) ges ett virde i alla punkter dér visibiliteten &r definierad och 0 i alla 6vriga
punkter. De uppmétta visibiliteterna kan paverkas av olika grader av brus, se avsnitt
4.4 Exempelvis kan en viss baslinje, det vill sdga en specifik punkt i uv-planet, vara
extra brusig. For att inte lata denna baslinje fa oproportionerligt stort inflytande pa
intensiteten efter Fouriertransformen behover de olika baslinjerna viktas olika i forhal-
lande till varandra. En brusig baslinje ges en ldgre vikt &n en med lagre brus enligt
forhallandet 1/02, dir o &r standardavvikelsen pa bruset kring visibiliteten. Detta &r
baslinjens wvisibilitetsvikt.

Det &r nu mojligt att inverstransformera Vi,,,. Dessvérre erhalls inte ldngre den
korrekta intensiteten. Istéllet produceras en smutsig bild (engelsk term: dirty image)
av killan, vars intensitet inte stdmmer 6verens med verkligheten. Eftersom Vg, &r
en produkt kommer dess inverstransformation motsvaras av en faltning mellan inver-
stransformationerna av de tva faktorerna. Den verkliga intensiteten dr dédrmed faltad
enligt
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UVSAMPLING SAMPLADE VISIBILITETEN

FTI FTI FTI
VERKLIG BILD APERTURLOB SMUTSIG BILD

At

Figur 4.5: Smutsig bild. I denna figur visas sambandet mellan telesko-
puppséttningen och den smutsiga bild som produceras. Den 6vre raden illu-
strerar hur visibiliteten multipliceras med samplingsfunktionen i uv-planet,
som bestdms av baslinjerna mellan de teleskop som anvéinds. Pa den und-
re av de tva raderna visas detta i termer av intensitet, vilka erhalls genom
att Fouriertransformera den ¢vre raden. Hér &r intensiteten (den verkliga
bilden med fem punktkéllor) faltad med samplingsfunktionens Fouriertrans-
form, den sa kallade aperturloben, vilket resulterar i den smutsiga bilden.
Styrkan gar fran svagt i blatt till starkt i rott. Bild himtad fran Marti-Vidal
& Muller| (2015)).

Liirty(Im) = I(I,m) * D(l,m), (4.19)

déar D(I,m) = F(S(u,w)) ar Fouriertranformen av samplingsfunktionen S(u,v) och kal-
las hddanefter for aperturlob (engelsk term: dirty beam), och * betecknar faltning. Den-
na motsvarar blandaren i en kamera och dess utformning beror pa interferometerns
tackning av uwv-planet. I en kamera &r blandare en cirkulédr disk, men i fallet med en
interferometer konstrueras istéllet en syntetisk blandare som kallas for aperturlob. Var-
je verklig punktkélla kommer i den smutsiga bilden att ha en aperturlob. I figur
illustreras sambandet mellan teleskopuppséttningen, aperturloben och den smutsiga bil-
den. For att kunna fa en rimlig bild av hur kéllorna egentligen ser ut behover inverkan
av aperturloben reduceras.
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4.3 ALMA-teleskopet
Overgripande referens: ALMA| (2015a)

ALMA, forkortning av Atacama Large Millimeter/submillimeter Array, ar vérldens
storsta och mest kénsliga interferometriska teleskop for méatningar pa millimeter- och
submillimeter-vaglangder. Som produkten av ett stort internationellt samarbete mel-
lan linder i Nordamerika, Ostasien och Europa, déribland Sverige, anvinds ALMA av
forskare i hela varlden. ALMA &r beldget pa Chajnantor-platan i Chile, néastan 5000
meter 6ver havet. Den laga luftfuktigheten, och ddrmed atmosfarsstorningen, pa denna
plats gor Chajnantor-platan val ldmpad for observationer pa submillimeter-vaglingd
(ALMA], R015b).

Bestaende av upp till 66 teleskop med diameter pa 7m eller 12m kan ALMA:s
tackning av uwwv-plan och vinkelupplésning varieras genom att stélla teleskopen i olika
konfigurationer. Precis som for ett enskilt teleskop kan ALMA-teleskopets vinkelupp-
16sning beridknas med hjélp av formeln i ekvation . Skillnaden &r att for ALMA
motsvarar D det storsta avstandet mellan tva teleskop, vilket kan striacka sig upp till
16 km.

Figur 4.6: Fotografi av ALMA-teleskopet. Atacama Large Millimeter /-
submillimeter Array i Chile &r beldget pa Chajnantor-platan, nédstan 5000
meter over havet (ALMA| 2015b)). Killa: Wikimedia Commonsﬂ

4.4 Brus

Bruset i en bild fran ett teleskop kan antas vara gaussiskt och med ett medelvarde pa
noll. Alltsa foljer bruset normalférdelningen:

°Bild himtad fran http://commons.wikimedia.org/wiki/File:The_final ALMA_antenna_
arrives_at_Chajnantor_(14440036924) . jpg, tillgdnglig 2015-05-08.
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Plz) = —— exp ( - "””‘—2) (4.20)

oV 2T 202

dédr o dess standardavvikelse. Detta medfor att risken for att detektioner &r brus kan
avgoras genom att jamfora detektionens virde med standardavvikelsen i distributionen,
om det da &r till exempel fem ganger hogre ar risken att det ar en falsk detektion mindre
an 10~*% per position i bilden.

Bruset kommer fran aperturen, vider samt ljusstarka kéllor pa himlen, varav in-
strumentets brus &r okorrelerat mellan olika méatningar vilket i kommande stycke visar
sig vara anvandbart.

4.5 Stackning
Overgripande referens: Lindroos et al| (2015)

For att kunna reducera det brus som uppkommer i métningarna kan ett koncept som
kallas stackning anvéndas. I princip gar detta ut pa att medelvirdesbilda 6ver flera
métningar och pa sa sidtt minska bruset, da detta &r okorrelerat mellan métningarna.
Pa sa siatt kan betydligt ljussvagare kéllor métas. Denna metod kriver att kéllornas
koordinater &r kdnda sedan tidigare.

Tva typer av stackning &r bildstackning och uwv-stackning. Bildstackning gar ut pa
att medelviardesbilda de olika kéllornas intensiteter, medan uv-stackning bygger pa att
kéllornas visibiliteter stackas.

4.5.1 Medelvardesbildning

En métning av kélla ¢ antas kunna skrivas som:

X, = F, + G(a) (4.21)

déar X; ar resultatet vid métning pa kélla ¢, F; dr den faktiska spektrala flodestdtheten
fran killa ¢ och G(0;) ér ett gaussiskt brus som beror av standardavvikelsen o; vid
méatningen. Samtliga killor som underscks under detta projekt dr sBzK-galaxer, vilka
befinner sig ungefir lika langt bort fran oss och har liknande luminositeter. Detta tillater
antagandet att samtliga kéllor har samma spektrala flodestéithet, det vill sdga F; =
F Vi. Dessutom antas for standardavvikelsen att o, = o Vi. Forhallandet mellan

spektral flodestéathet och brus vid en enskild métning ges ddrmed av
spektral flodestéathet _ E . (4.22)
brus o

Utover detta antagande forutsétts dven att signalen och bruset dr okorrelerade vid
en enskild métning samt att bruset vid de olika métningarna &r okorrelerade.
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For att medelvardesbilda métningarna adderas samtliga X; och dérefter divideras
summan med antalet killor N. De spektrala flodestétheterna F' for de olika métningar-
na #ir additiva, men det géller inte for standardavvikelserna o. Istéllet &r det varianserna
o? som #r mojliga att addera, vilket innebér att standardavvikelsen efter medelvirdes-
bildningen o,, blir

(4.23)
Detta innebér att om medelvardesbildning utfors erhalls
> X
Xm == BN }G(U’") - F]'VN + G(\]/VNJ) —F4 G(\;LN), (4.24)

dér X,, ar resultatet av medelvirdesbildningen.

Bruset ar fortfarande gaussiskt, men med en standardavvikelse som &r dividerad med
VN, roten ur antalet stackade kiillor. Detta medfor att efter medelvirdesbildningen ges
forhallandet mellan spektral flodestathet och brus istéllet av

spektral flodestdthet  F
brus (=

F
— =V N—, (4.25)
(m) i

dar det framgar att ju fler killor som stackas, desto ljussvagare kéllor kan studeras.

4.5.2 wuv-stackning

I visibilitetsdatan, som uwv-stackning anvénder sig av, ser en punktkélla ¢ ut som

F, . e2rilulitoms) — g oo (4.26)

dér [; och m; ér kéllans sedan tidigare kédnda koordinater pa himlen. En kélla som har
l; = m; = 0 befinner sig i det sa kallade fascentrum, och kommer i visibilitetsdatan
ha ett konstant virde F;. Da denna kélla inverstransformeras ger den upphov till en
punktkélla i mitten av den reella bilden.

For att kunna stacka kéllor, vare sig det géller bildstackning eller uv-stackning, krévs
det att de olika kéllorna placeras pa varandra. Ett sétt att gora detta i visibilitetsdatan
ar att flytta samtliga kéllor till fascentrum. Detta astadkoms genom att multiplicera
uttrycket i ekvation med fasen e~ %, vilket ger det konstanta viirdet F;. Genom
att utfora denna multiplikation forloras information om kéllornas positioner pa himlen.

Om det finns tva kéllor som ska stackas utfors fasmultiplikation enligt

F1.6¢1 +F26¢2
2

Fy+ Iy Fy

F.
(e 4 e ) = : + 5 P12 4 ?2 - e270 (4.27)
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Denna multiplikation ger upphov till tre stycken termer i hogerledet. En konstant
kélla, vars styrka dr medelviardet av de tva kéllorna, samt tva kéllor vars faser ér lika
med fasskillnaderna mellan de tva kéllorna. Nér dessa inverstransformeras kommer den
konstanta kéllan att bli en punktkélla i mitten av den reella bilden och de tva 6vriga
kommer att bli svagare punktkéallor som ar forskjutna fran mitten enligt deras faser.
Multiplikationen utfoérs pa analogt vis da det finns fler &n tva kéllor.

Om en stark killa Fy - e®>, som inte avses stackas, befinner sig i néirheten av en av de
stackade kéllorna kommer dess spektrala flodestathet att paverka den stackade datan.
For att minimera inverkan av den starka killan subtraheras modeller av killan F} - %
fran uv-datan genom

F1-6¢1+F2-e¢2+Fb-e¢b—Fé-e¢§>

5 . (6_¢1 + 6_¢2) —
BT Bask R i WSS & R,
= ( 5 T e +5 e )+
/ /
+ (% . e¢b*¢1 4 % . e¢b*¢2 _ % . €¢>§)*¢1 _ % . ed"b*tbz)_ (4.28)

De tre termer som star inom den forsta parentesen i hogerledet paverkas endast av
de kéllor som avses stackas, och &dr ekvivalent med det uttryck som star i hogerledet i
ekvation . De fyra termer som star inom den andra parentesen &r nya och beror
av saval den starka kéllan som modellen av den.

Om det antas att ¢, = ¢, det vill sdiga att den starka kéllan befinner sig néra
kiilla 1, kommer den forsta termen (£ - e®~%1) att bli konstant. Detta innebér att
nér inverstransformationen sker kommer den spektrala flodestatheten hos punktkéllan
i mitten av bilden att cka med %, vilket beroende pa storleken pa Fj kan orsaka stora
fel i resultatet. Om det istéllet &r N kallor som stackas kommer bidraget fran den starka
kallan till punktkéllans spektrala flodestédthet att vara %

Detta bidrag kommer dock att minska om modellen av den kéllan stdmmer vl
overens med verkligheten. I idealfallet ar Fy, - e = I, -e?, det vill siiga att modellen &r
identisk med kallan. Da kommer den tredje termen i den andra parentesen (—%l; %)

att bli konstant —F?é = £ och dirmed fullsténdigt eliminera inverkan av den starka

2
kallan.

4.5.3 Bildstackning

Precis som for uv-stacking, gar bildstackning ut pa att medelvérdesbilda de olika kéllor-
na och pa sa vis reducera bruset. Skillnaden &r att inom bildstackning &r det i himmels-
planet som kéllorna stackas, snarare &n i uv-planet. Detta innebér att bildstackning
anvénder sig av intensiteter, snarare &dn visibiliteter.

Metoden gar ut pa att bilder pa samtliga kéllor superpositioneras i en ny bild,
med kéllorna centrerade. Intensiteterna i varje punkt adderas och normeras, vilket ger
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medelvardet av kidllornas intensiteter 1 bildens centrum. Eftersom bruset i bilderna antas
vara oberoende kommer intensiteterna runt bildens centrum att bli mindre.

4.5.4 Viktning vid stackning

Den beskrivning av medelvirdesbildningen som ges i ekvation (4.24)) &r en forenkling
av hur den egentligen sker. I sjdlva verket utfors en viktad medelvérdesbildning enligt

N
> WiX;

N
> W
i=1

dar W; ar vikten for respektive kélla som stackas.

Idén med denna vikt &r, precis som for de visibilitetsvikter S(u,v) som ndmns i av-
snitt att minimera bruset i resultatet. Skillnaden &r dock att visibilitetsvikterna
beror pa brus i uv-datan, medan stackningsvikterna beror pa bruset kring kéllan som
stackas. Detta brus kan exempelvis bero pa var i den producerade bilden som kéllan
befinner sig, eftersom antenndiagrammet Ay (l,m) avtar langre bort fran observations-
omradets centrum. Dessutom kan bruset i olika bilder variera beroende pa vilken del av
himlen som har betraktats samt viderforhallanden nér bilden producerades.

, (4.29)
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5 Metod

For att besvara projektets fragestéillningar antas ett deduktivt angreppséitt dar be-
fintliga teorier och modeller for galaxurval, stackning och berdkning av SFR anvinds.
Slutligen jamfors bild- och uwv-stackning genom att tillimpas pa den insamlade datan.

Den ALMA-data som anvéandes under detta projekt &r fran den forsta cykeln av ob-
servationer (pa engelska kallad Cycle 0), da 16—20 teleskop anvindes. Under denna peri-
od var det storsta avstandet mellan tva teleskop D = 400 m (ALMA| 2012)). Detta inne-
bar att for 340 GHz var ALMA:s vinkelupplosning under forsta cykeln = 0,51”(ALMA
Science, 2015). Det teoretiska synfdltet (engelsk term: field of view) for de observationer
som anvénts ar ~ 17”.

5.1 Urval av galaxer

For att vilja ut galaxer att studera har vi haft tillgang till observationsdata fran “The
Cosmological Evolution Survey” (COSMOS) (Scoville et al., |2007), ett projekt som
undersokt ett tva kvadratgrader stort omrade pa himlen. I COSMOS-projektet har
flertalet olika teleskop anvénts for att fa information pa olika vaglangder. Detta har lett
till upptickandet av éver 2 - 10° galaxer.

Ett skript som skapades valde ut galaxer genom att pa COSMOS-datan anvénda oss
av de kriterier som stéllts upp i ekvationerna , och , samt att mag-
nituder i K p-band har K < 22,25. Magnitudkravet motsvarar att ljussvaga galaxer,
det vill sdga galaxer som stalar starkare én K p = 22,25 exkluderades. Galaxurvalet
begrénsades édven till dem som lag inom de 99 observationsriktningar dér vi har haft
tillgang till ALMA-data. Skriptet anvédnder sig av kriterier som tagits fram av McCrac-
ken et al.|(2010). Vi har &ven valt att exkludera eventuella galaxer med rodforskjutning
z < 1 for att kunna gora antagandet om att negativ K-korrektion géller.

5.2 Kalibrering av ALMA-data

Den data vi anvénder oss av dr insamlad med ALMA och tillhér projekt 2011.0.00097.S
déar métningar gjordes i omgangar mellan 2012-04-21 och 2012-11-03 och leddes av Nick
Scoville. De frekvenser som anvéndes var 336,00 GHz, 337,89 GHz, 347,91 GHz samt
346,01 GHz med en kanalbredd pa 15625 kHz och bandbredd pa 2 GHz. For varje
frekvens fanns 128 kanaler. Den genomsnittliga frekvensen &r 341,96 GHz och dessa
frekvenser kommer fortséttningsvis gemensamt bendmnas 340 GHz-bandet.

Vid métningar med ALMA-teleskopet utfors forst kvalitetsbedomningar (engelsk
term: quality assessments, QA) pa all data innan den tillgingliggors. Vara kalibreringar
ar baserade pa de gjorda av QA, med vissa korrigeringar. Varje dataset kalibrerades
individuellt med hjilp av “Common Astronomy Software Applications” (CASA) version
3.4 (NRAO, 2015)). Datan bestar av 99 observationsriktningar med en typisk synvinkel
pa 12,8”. Denna vinkel dr nagot mindre dn den teoretiska beriknade med ekvation
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pa omkring 17”. Denna skillnad beror pa att métningarna ar mindre sidkra utkanten av
synféltet och darfor tas denna data bort.

For att kunna utfora bildstackning krédvs det att hela bilden som ska stackas far
plats inom observationsriktningens synfalt. Da en bildstorlek pa 3,2” x 3,2"” nyttjas vid
bildstackning, mer om detta i avsnitt [5.5] krdvdes det att de galaxerna som valdes ut lag
inom 10,5” fran observationsriktningens centrum. Med detta virde erholls en area pa
350 bagsekund? for en enskild observationsriktning och 34500 bagsekund? fér samtliga
99, vilket visas i Tabell [5.1] Hela COSMOS har en synfiltsarea pa 2,6 - 10 bagsekund?,
vilket innebér att ALMA:s observationsriktningar técker &~ 1%o av hela COSMOS.

Tabell 5.1: Observationsriktningar och synfiltsarea for ALMA och
COSMOS. I tabellen nedan anges arean pa observationsriktningar och syn-
faltsarea for ALMA:s observationsriktningar och COSMOS. Arean ar ut-
tryckt i bagsekunder?.

Observationsriktning ~Synfiltsarea [bagsekund?]

Enskild 350
Samtliga 34500
Hela COSMOS 2,6-107

5.2.1 Bakgrund till kalibreringsprocessen

For att mojliggora kalibrering av datan fanns det métningar gjorda pa himlakroppar
kallade kvasarer samt i vissa fall pa dvéargplaneter eller manar fran vart solsystem inklu-
derade i métserierna. Da en viktig egenskap hos kvasarer ér att de har ett mycket platt
spektrum kan métningar pa dessa objekt anvindas for att kalibrera fasen och korrigera
for atmosfiarspaverkningar. Detta gors genom att ta hénsyn till hur starkt olika métka-
naler tar upp signaler, i och med att detta kan variera till foljd av antingen egenskaper
hos komponenterna i teleskopen eller viadret vid tidpunkten fér métningen. Genom att
jamfora vart observerade spektrum med det forviantade spektrumet hos kvasaren kan
korrigeringar goras pa den registrerade visibiliteten for olika kanaler. Anledningen till
att mitningar pa dvérgplaneter eller manar inkluderas ar att deras intensitet dr kdnd
sedan tidigare studier och fungerar som en referens for den absoluta spektrala flodes-
tatheten.

5.2.2 Kalibreringsprocessen

Datan i projekt 2011.0.00097.S var uppdelad i 10 stycken mindre dataset vilka presen-
teras i tabell [5.2] tillsammans med information om vilka kalibratorer som anvénts och
eventuella avvikelser fran QAs kalibrering. Totalt dr datan i dessa dataset insamlade
fran 99 olika observationsriktningar.
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Tabell 5.2: Tabell 6ver dataset och vad som &dndrats i dem jam-
fort med QA:s kalibrering. Med F-kalibrator menas kalibrator for den
spektrala flodestétheten.

Dataset Mappnamn Flaggade antenner F'-kalibrator

1 X3dcOe7_X6ce DV09 Titan

2 X3ddbb0_X54  DV1b5 Saknas: QA har valt faskalibrator
3 X517008_X438 - Saknas: QA har valt faskalibrator
4 Xblac2a_Xb0f - Saknas: QA har valt faskalibrator
5) X52f1e2_XT7a9 - Ceres

6 X3ddbb0_X2e3 DV09 Titan

7 X3ddbb0_Xc2  DV09, DV15 Titan

8 X517008_X617 - Titan

9 Xb52f1le2_X6cd - Callisto

10 X532128_X56a - Saknas: QA har valt faskalibrator

Efter att ha gatt igenom den kalibreringskod som bifogats av QA beslutade vi att
anvinda denna for bandpass- och faskalibrering i samtliga dataset. For att kalibrera den
spektrala flodestéitheten anvindes, i de dataset dér det fanns, métningar pa manar eller
dvéargplaneter med kénd intensitet for att multiplikativt korrigera amplituderna pa vara
signaler. Aven denna kod beslutades efter genomgang att anvindas for kalibreringen.

I de dataset diar méatningar for kalibrering av den spektrala flodestétheten saknades
hade antaganden om vilken kalibrering som behovts, gjorts av QA. Da vi sjilva inte
kunnat gora ett béttre antagande anvéndes dven dessa for var kalibrering. Vissa mindre
forandringar gjordes i de olika kalibreringsskripten men inga som paverkade resultatet
av kalibreringen mérkbart. Efter undersokning av den kalibrerade datan valde vi slut-
ligen att bortse fran antenn DV09, samt i vissa dataset DV15, da dessa antenner gav
avvikande och orimliga virden jamfort med de andra.

5.2.3 Virtuell observationsriktning och korrigering av visibilitetsvikter

For att kunna utféra uv-stackning behover visibiliteterna for de 99 observationsriktning-
arna, inom vilka de utvalda galaxerna befinner sig, sammanfogas till en enda virtuell
observationsriktning (Lindroos| 2014]).

Alla observationsriktningars visibiliteter har associerade vikter, se avsnitt
Dessa vikter ar ofta satta till godtyckliga varden, alternativt teoretiskt uppskattade
(NRAO, 2010). Foljden kan bli att vikterna inte har korrekt férhallande mellan savél
de olika observationsriktningarna som de olika baslinjerna. For att minimera brus i de
producerade bilderna ges laga vikter till baslinjer eller observationsriktningar med hogt
brus. Om vikterna #r felaktiga skulle observationsriktningar med lagt brus kunna fa
orimligt lagt inflytande i den sammanfogade observationsriktningen.

34



Amp vs. Wt

354

254

0.5+

05—

T T 1
] 0.005 0.01 0.015 0.02 0.025
wt

Figur 5.1: Felaktiga amplituder mot vikt. Héar ar y-axeln amplituderna
och x-axeln vikterna. Denna graf foljer inte den férvintade trenden for vik-
terna, ddrav kan det antas att den forsta metoden for att berikna vikterna
var felaktig.

Vid noggrannare inspektion av den kalibrerade datan upptécktes det att vikterna
for olika amplituder inte var korrekt berdknade for delar av datan inom enskilda obser-
vationsriktningar, se figur Ett rimligt utseende for vikterna &r att hoga amplituder
far en lagre vikt, medan laga amplituder far en hogre. I figuren ses att nagra hoga amp-
lituder har fatt en orimligt hog vikt, vilket kan leda till missvisande resultat. For att
atgiarda detta omriknades vikterna med hjélp av funktionen statwt i CASA. Denna
funktion méter spridningen inom visibilitetsdatan och baserar vikterna pa denna. Efter
detta fick amplituderna félnjade vikter i figur [5.2] Dessa foljer den forvintade trenden
betydligt béttre, eftersom de minskar for storre amplituder.
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Amp vs. Wt
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Figur 5.2: Korrekta amplituder mot vikt. Hér ar vikterna korrekt
berdknade, i allménhet ska vikterna félja denna trend.

5.3 Skapande och behandling av bilder: anvindning av CLEAN-
algoritmen

Nér kalibreringen var gjord var det av intresse att Oversédtta datan till bilder for att
kunna avgora vad som fanns inom de olika observationsriktningarna. De bilder som
producerades var 256 x 256 pixlar stora, med en pixelstorlek pa 0,1”. Pa grund av att
antenndiagrammet Ay foljer en normalférdelning d&r métningar langt ut fran centrum
av bilden inte lika tillforlitliga som de ndrmare centrum. For att korrigera for detta
hojs amplituden i utkanten av bilden. Detta kallas for antenndiagramkorrektion (eng-
elska term: primary beam correction) och utfors for att avspegla hur brusig méatningen
egentligen ar.

Till foljd av att datan kommer fran ett interferometriskt teleskop &r de forsta bil-
derna vi kan konstruera sa kallade smutsiga bilder, vilka kan ldsas om i avsnitt [£.2.5]
For att avfalta intensiteten fran aperturloben och skapa en bild 6verenstdmmande med
verkligheten anvéndes en algoritm kallad CLEAN (Hogboml |1974) pa de funna kéllor-
na. CLEAN anvénder sig av interpolation for att fylla i de punkter i uv-planet som ej
tacks av teleskopens baslinjer. Det finns dock inget unikt sétt att utfora interpolatio-
nen pa. Pa grund av detta maste en modell av en eventuell killa konstrueras manuellt.
Interpolationen anpassas for att stimma 6verens med denna modell.

Det CLEAN gor &r att iterativt subtrahera de ljusstarka kéllorna fran datan. Nar dessa
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kallor subtraheras forsvinner ocksa det brus som kommer av deras sampling i uv-planet.
Efter detta adderas kéllorna tillbaka igen men utan tillhérande brus. Nir denna algoritm
applicerats pa datan kunde bilder av de olika observationsriktningarna goras, dessa
redovisas under avsnitt [0} For de observationsriktningar dir kéllor med intensitet fem
ganger starkare é&n det kringliggande brusets standardavvikelse detekterades, utférdes
500 iterationer av CLEAN och en modell av varje sadan killa skapades.

5.4 Borttagande av starka killor

I de bilder som tagits fram kunde vi manuellt observera kéllor i vissa observationsrikt-
ningar. Styrkan hos dessa jimfordes med standardavvikelsen i bilden, som beskrivits i
avsnitt och de som var mer dn 5 ganger starkare dn standardavvikelsen ansags vara
starka. For de kéllor som var starka, och inte tillhérde de utvalda sBzK-galaxerna, spa-
rades modeller 6ver deras intensiteter samt deras koordinater. Dessa modeller anvéindes
sedan for att subtrahera de starka killorna fran observationsdatan, vilket forklarats mer
detaljerat i avsnitt [4.5.2] Pa detta sidtt kunde vi avldgsna ljuskéllor som inte stdmmer
overens med villkoren fran vart sBzK-urval. Detta gors for att de starka kéllorna inte
ska stora resultatet néir egenskaperna hos de svagare kéllorna beriknas, se avsnitt [£.5.2]

5.5 Stackning

For att uv-stacka vara utvalda sBzK-galaxer anvindes programmet stacker av|Lindroos
et al| (2015). Till detta program matades den sammanfogade observationsriktningen
samt koordinaterna for vara utvalda galaxer in. Programmet utférde sedan en medel-
vérdesbildning direkt i uv-datan, enligt avsnitt [4.5.2] Ur denna data skapades en bild
med hjalp av CLEAN-algoritmen. Ur denna kan allmén information om galaxernas egen-
skaper, sasom storlek och stjarnbildningstakt, utliasas med hjilp av teoretiska modeller.

Aven bildstackningen utférdes med hjilp av stacker genom att mata in firdiga
bilder pa varje observationsriktning samt kéllornas koordinater. For att inte de starka
kéllor som ndmns i avsnitt skulle paverka stackningen anvéndes residualerna som
hade skapats av CLEAN som bilder i stackningen. Residualer adr det som kvarstar av
bilder nédr en modell subtraherats. Detta giller inte for de bilder med starka kéllor
som tillhorde de utvalda sBzK-galaxerna. For varje killa som stackades anvéndes en
32 x 32 pixlar stor bild, med kéllan centrerad. En viktad medelvéirdesbildning av dessa
utfordes med dessa bilder for att korrigera for att vissa observationsriktningar var mer
brusiga &n andra samt for antenndiagrammet.

5.6 Unders6kning av stackningsmetoderna

For att kontrollera brusnivan i det resultat som tagits fram genom stackningen anvéandes
en Monte Carlo-algoritm for att stacka slumpvisa koordinater fran datan. For att fa
jamforbara resultat stackades lika manga slumpvisa koordinater som de utvalda sBzK-
galaxerna. Dessa koordinater valdes med en likformig férdelning ut inom de omraden
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som det sokts efter galaxer inom. Denna process anvindes for att ta fram 50 samlingar
av koordinater som stackades var for sig pa samma séitt som de utvalda galaxerna.
Brusnivan i de bilder som togs fram jiamfordes sedan med de som fatts fram genom att
stacka sBzK-galaxerna. Denna process utférdes bade med bild och uv-stackning, for att
kunna jamfora med resultaten.

5.7 Utrakning av stjarnbildningstakt och massa

Utrdkning av stjarnbildningstakten for de utvalda galaxerna gors enligt ekvationerna
(3.12)), (3.13), (3.14), ddr g varieras mellan 1,5 — 2 (Dunne & Eales, 2001) (Draine,
2011). Den rodforskjutning som anvénds dr medelvirdet for de utvalda galaxerna. v
ar medelfrekvensen for vara métningar, 340 GHz. T varieras mellan 30 — 45K. For
killor som &ar starka nog att detekteras individuellt anvénds istéillet deras respektive
rodforskjutningar.

For att berikna den genomsnittliga stjarnmassan for vara sBzK-galaxer anvénds
den forenklade modell som anvénds i | Daddi et al.| (2004)). Dar berdknas stjarnmassan
utifran styrka pa magnituder i K-band enligt:

log MGataz /10" Moy = —0,4(K™ — K'). (5.1)

Hir ar KM = 18,29 i AB-magnituder vilket motsvarar ungefirlig K-bandsmagnitud
for en galax med stjarnmassa kring 10111\/1@. Alternativt skulle stjarnmassan kunna
bestdmas utifran den spektrala energidistributionen, men bakomliggande teori for denna
modell ligger dock utanfor detta arbetes omfattning.

5.8 Relevans av metodval

Att anvinda sig av stackning innebér att antaganden gors om att de objekt som ob-
serveras har liknande egenskaper. Detta innebér att de resultat som erhalls alltid &r
forenklingar och att mdjligheten att uttala sig om enskilda killors unika egenskaper
forloras, nagot som kraver att urvalet av kéllor anpassas sa att de objekt som observe-
ras rimligen kan antas vara lika. Om detta krav &r uppfyllt &r den storsta styrkan med
stackningen att information om objekten kan fas pa vaglingder dar de tidigare varit
for svaga att observera individuellt. Detta kraver givetvis att deras positioner ar kdnda
sedan tidigare.

Enligt Daddi et al.| (2004)) &r fordelarna med att anvéinda BzK-urvalen att metoden
ar effektiv pa att vilja ut galaxer i ett omrade som ligger néra z ~ 2 utan att urvalet
blir snedvridet mot passiva eller starkt rodfargade, stjarnbildande galaxer. Kriterierna
kan dven anpassas sa att antingen passiva galaxer eller sBzK-galaxer kan véljas. Med
denna anpassningsmojlighet antas detta villkor uppfylla det krav pa homogenitet hos de
utvalda galaxerna som vi soker for att kunna dra rimliga slutsatser fran vara stackade
resultat.

Da sBzK-galaxer ar stoftrika kan det utnyttjas att observationer pa svansen till stoft-
stralningen paverkas av den negativa K-korrektionen och upplevs ha néastintill oféréand-
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rad spektral flodestathet vid vara rodforskjutningsintervall, se figur[3.6l Detta motiverar
anvandningen av radioteleskop som ALMA. Genom att anvinda ALMA kan observa-
tioner utanfér det vagliangdsspann som blockeras av atmosfiaren utféras pa svansen av
sBzK-galaxernas stoftstralning samtidigt som en bra vinkelupplosning erhalls.
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6 Resultat och analys

I avsnitt presenteras vilka av galaxerna som har valts ut for stackning. Av dessa
fanns det tre individuellt urskiljbara sBzK-galaxer, vilka presenteras i avsnitt Vidare
presenteras de resulterande bilderna fran bild- samt wv-stackningen i avsnitt och
6.4 Metodernas respektive noggrannhet jamfors i avsnitt och dérefter presenteras
de uppskattade stjarnbildningstakterna hos dessa sBzK-galaxer i avsnitt Till sist
redovisas i avsnitt de approximerade, genomsnittliga massorna for sBzK-galaxerna.

6.1 Utvalda sBzK-galaxer

Efter att urvalskriterierna for sBzK-galaxer applicerats pa COSMOS-datan konstatera-
des 58 stycken galaxer inom ALMA:s observationsriktningar, alla med rodférskjutningar
over z = 0,8. I figur representeras dessa galaxer av de ljusa prickarna. Den genom-
snittliga rodforskjutningen baserad pa data fran COSMOS-katalogen fas for galaxerna
till z = 1,84. En av galaxerna saknade uppmétt rodforskjutning och exkluderades vid
utrdkning av genomsnittlig z. De véirden pa z som anvénds har enligt [Scoville et al.
(2007) en osikerhet pa ungefir o,/(z + 1) < 0,04, dér o, dr standardavvikelsen for z.
En fordelning av rodforskjutning hos de utvalda galaxerna kan ses i figur [6.2] Har ligger
omkring 18% (10 st) utanfor det forvintade intervallet pa 1,4 < z < 2,5 och ungefir
9% (5 st) har z < 1,4. Den hogsta rodforskjutning som observeras ar z = 3,044 och den
lagsta ar z = 0,865.

Antal sBzK-galaxer

L [T [T 1]

0.5 1 1.5 2 2.5 3 35

Rodforskjutning

Figur 6.2: Histogram 6ver rodforskjutningen hos de utvalda sBzK-
galaxerna. Endast 18% av de utvalda sBzK-galaxerna ligger utanfor det
forvintade intervallet 1,4 < z < 2,5.
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Figur 6.1: Kallor inom ALMA:s observationsriktningar utplacerade enligt
de monokromatiska AB magnitudvillkoren (B —2) 45 mot (2 — K) 4. De lju-
sa prickarna motsvarar de kéallor som uppfyller sBzK kriteriet medan pBzK:s
och ovriga kéllor ges av morka prickar. Den réda linjen utgor kravet i ekva-
tion (|3.16)).

6.2 Tre individuellt urskiljbara galaxer

Tre av de utvalda sBzK-galaxerna var sa ljusstarka att de observerades som individuella
kéllor redan innan stackning genomfordes. For dessa galaxer har individuella egenskaper
beriknats, exempelvis deras stjarnbildningstakt. De tre galaxerna illustreras i figur [6.3]
och deras koordinater samt uppmétta spektrala flodestéitheter visas 1 Tabell [6.1] T det
nedre véanstra hornet av varje bild illustreras dessutom aperturloben for respektive
bild. Aperturloben beskriver hur en punktkélla bor se ut i respektive bild. Hadanefter
kommer dessa tre galaxer att bendmnas kélla 1, kélla 2 samt kalla 3.

Kalla 1 visas i den 6vre vénstra bilden och har en spektral flodestathet pa 4,2 +
0,5mJy, vilket gor den till en 8 40-kélla. Feluppskattningen ar baserad pa standardav-
vikelsen hos bruset i bilden. Galaxen i den 6vre hogra bilden dr killa 2. Denna har
en spektral flodestéithet pa 3,2 + 0,4mJy, vilket gor den till en 8c-kélla. I den undre
bilden visas kélla 3 som har en spektral fodestéithet pa 1,2 +0.2mJy vilket gor den till
en 6o-killa. Dessa tre galaxer har en rodforskjutning pa z = 1,88, z = 1,97 respektive
z = 2,11 vilket ar inom det forvintade intervallet.
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Figur 6.3: Tre ljusstarka galaxer som uppfyller sBzK-villkoren. De
tva galaxerna pa den 6vre raden kunde urskiljas direkt sedan bilder pa deras
observationsriktningar hade producerats. Deras spektrala flodestétheter ar
4,2mJy respektive 3,2mlJy, sett fran vénster till hoger. Med en spektral
flodestathet pa 1,2 mJy édr galaxen i den undre bilden inte lika latt urskiljbar
som de dvriga tva, men enligt vart urval av COSMOS-katalogen &ar det en
sBzK-galax. Langst ner till vanster i varje bild visas respektive aperturlob.
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Tabell 6.1: Varden for de tre ljusstarka sBzK-galaxerna. I denna ta-
bell visas den spektrala flodestatheten Fs40cn,, standardavvikelsen o, kvoten
Fs40cnz/0 mellan dessa samt rodforskjutningen z for de tre galaxerna. De
tre galaxernas koordinater ar angivna i rektascension (engelskt uttryck: right
ascension) och deklination (engelskt uttryck: declination).

Kailla Rektascension [°] Deklination [°] Fsgpocn, mJy|] o [mJy] Fswocm/o 2

1 150,378 2,31146 12 0,5 8.4 1,88
2 150,337 2,12404 3,2 0,4 8 1,97
3 149,783 2.37177 1,2 0,2 6 2,11

6.3 Stackning av samtliga sBzK-galaxer

Efter uv-stackning av de 58 utvalda sBzK-galaxerna erhdlls den medelvérdesbildade
kéllan som visas till vénster i Figur [6.4 I nedre vénstra hornet av bilden visas me-
delvardet av de stackade galaxernas aperturlober, som visar hur en punktkalla bor se
ut i denna bild. Véarden pa bland annat spektal flodestéathet och standardavvikelse i de
stackade bilderna presenteras i den 6vre raden i Tabell Denna kélla har en intensitet
pa 360 + 41 pJy, vilket innebér att galaxen &r en 8,80-kiilla.

Efter bildstackning av de utvalda sBzK-galaxerna erholls den medelvérdesbildade
kiillan till hoger i Figur[6.4l Den aperturlob som visas i det nedre vénstra hornet ér, till
skillnad fran wv-stackning, inte medelvirdet av de stackade galaxernas aperturlober.
Istéllet véljs en av de stackade galaxernas aperturlober ut slumpmaéssigt. De stackade
galaxernas virden presenteras i den nedre raden i Tabell [6.2] Denna kélla har en in-
tensitet pa 310 + 42 pJy vilket innebér att kéllans intensitet dr 7,4 ganger storre &n
standardavvikelsen. Till f6ljd av hur stackningsalgoritmerna &r skrivna bildstackades
en av killorna tva ganger. Detta eftersom att den lag inom tva 6verlappande observa-
tionsriktningar. Detta ledde till att det stackades 59 ganger i bildstackningen, istéllet
for 58 som i uv-stackningen. Efter genomgang har det konstaterats att denna extra bild
inte paverkat stackningsresultaten namnvart.
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Figur 6.4: Bilder 6ver de stackade killorna. I den vinstra figuren illu-
streras resultatet fran wv-stackningen och i den hogra visas resultatet fran
bildstackningen. I det nedre vénstra hornet av varje bild visas en aperturlob.
For uv-stackningen ar denna medelvardet av de stackade galaxernas apertur-
lober, medan for bildstackning har en av de stackade galaxernas aperturlober
slumpméssigt valts ut.

Tabell 6.2: Viarden for bild- och uv-stackning av sBzK-galaxerna. |
denna tabell visas den spektrala flodestdtheten F340qn,, standardavvikelsen
o, kvoten F349gn,/0 mellan dessa samt medelvérdet av rodforskjutningen z
for de tva stackningsmetoderna.

Kalla F340GHZ [MJY] o [/,LJy] F340 GHZ/U <z >
uv-stackning 360 41 8,8 1,84
Bildstackning 310 42 7,4 1,84

6.4 Stackning utan de tre ljusstarka kéllorna

For att undersoka hur de tre starka galaxerna paverkar resultatet utfordes dven stack-
ning av de 55 6vriga galaxerna. uv-stackning av dessa resulterade i den vénstra bilden i
Figur Medelvirdet av de stackade kéllornas aperturlober illustreras i bildens nedre
véanstra horn. De viarden som uppméttes redovisas i Tabell Den uv-stackade kéllan
har en spektralflodestathet pa 250 4+ 41 puJy, vilket dr =~ 110 uJy eller 32% lagre én
da samtliga sBzK-galaxer stackades. Med avseende pa standardavvikelsen ¢ i bilden &r
detta en 5,90-kélla.

Bildstackning av dessa 55 sBzK-galaxerna gav upphov till den hogra bilden i Fi-
gur [6.4l Som tidigare ndmnt viljs en aperturlober ut slumpméssigt bland de stackade
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galaxerna. Medelvirdena for galaxerna presenteras i den nedre raden i Tabell[6.2] Bild-
stackningen gav en spektral flodestdathet pa 240 + 41 pJy vilket innebér att kéllans
spektrala flodestathet ar 5,7 ganger storre dn standardavvikelsen. For bildstackningen
dr darmed den spektrala flodestatheten ~ 70 uJy eller 23% ldgre dn nar alla sBzK-
galaxer stackades. Precis som i fallet da samtliga BzK-galaxer stackades var det for
bildstackning en extra stackad kélla gentemot uv-stackning.
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Figur 6.5: Bilder 6ver de stackade killorna, utan de tre ljusstarka
killorna. I den vénstra figuren illustreras resultatet fran wwv-stackningen

och i den hogra visas resultatet fran bildstackningen. Fargskalan i denna
figur dr densamma som i Figur

Tabell 6.3: Varden for bild- och uv-stackning av sBzK-galaxerna,
sanir som pa de tre ljusstarka. I denna tabell visas den spektrala -
destiatheten Fsyocny, standardavvikelsen o, kvoten Fisocn,/o mellan dessa
samt medelvardet av rodforskjutningen z for de tva stackningsmetoderna.

Kalla Fygoen, [1dy) o [ply]  Faocu/o < z>
uv-stackning 250 41 5,9 1,83
Bildstackning 240 42 5,7 1,83

6.5 Noggrannhet hos uv- alternativt bildstackning

Vid jamforelse mellan uv-stackning av de 58 slumpmiissigt utvalda koordinaterna och
de utvalda galaxerna erholls samma storleksordning pa bruset. Medelvirdet som er-
holls pa brusnivan for de uv-stackade slumpmaéssiga koordinaterna var 58 pJy, for de
bildstackade koordinaterna var medelvérdet pa brusnivan 59 uJy.
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Detta innebér att bada stackningsmetoder har sénkt storleken pa bruset till ungefar
~ 0,06/0,4 = 0,15 = 15% av det ursprungliga bruset, vilket 6verensstammer med den
teoretiska sénkningen, beskriven i avsnitt till 1/4/58 ~ 0,13 = 13%.

6.6 Uppskattad stjarnbildningstakt for sBzK-galaxerna

I detta avsnitt presenteras de utrdknade stjarnbildningstakterna for sBzK-galaxerna. I
avsnitt redovisas vérden for de tre individuellt urskiljbara galaxerna medan avsnitt
visar virden for de stackade sBzK-galaxerna. Specifika stjarnbildningstakter, med
tillhérande parametrar 8, T' och IMF, viljs ut for jamforelse med andra arbeten, se
avsnitt [.2]

6.6.1 De tre ljusstarka sBzK-galaxerna

For de tre ljusstarka sBzK-galaxerna presenteras de utrdknade stjarnbildningstakterna
i Tabell Stjarnbildningstakten beror pa antaganden om det spektrala indexet [
och temperaturen 7. I tabellerna varieras temperaturen inom intervallet 7" € [30;45]
och det spektrala indexet inom 5 € [1,6;2,0]. For varje galax presenteras tva tabeller,
baserade pa Salpeters respektive Chabriers IMF.

I den 6versta sektionen i Tabell redovisas stjarnbildningstakten for kélla 1, som
har koordinaterna (150,378°;2,31144°). For T' = 30K, 8 = 1,6 och Chabriers IMF &r
stjérnbildningstakten 240 £ 29M, /ar, vilket &r det hogsta vérdet for de tre galaxerna.
Den mellersta sektionen visar stjarnbildningstakten for kélla 2, vars koordinater &ar
(150,337°;2,12402°). For denna galax fas stjarnbildningstakten 180 425Mq, /ar for T' =
30K, 8 = 1,6 och Chabriers IMF. Stjarnbildningstakten for kélla 3, med koordinaterna
(149,783°;2,37162°), redovisas i den nedersta sektionen. For § = 1,6, T = 30K och
Chabriers IMF &r stjarnbildningstakten 72 4= 13M¢ /ar.
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Tabell 6.4: Sjarnbildningstakt [My /ar] fér de tre ljusstarka sBzK-
galaxerna. I denna tabell visas hur stjarnbildingstakten varierar for olika
véarden pa stofttemperaturen 7" och det spektrala indexet 8. For varje galax

redovisas dven hur resultatet beror pa valet av IMF.

Kalla IMF Temperatur | 7 =1,6 6=18 6 =20
T=30K 330 + 40 420 + 50 540 + 64
Salpeter T=3K 590 + 70 770 £+ 92 1000 4 120
T=40K 990 + 120 1300 + 160 1800 £ 210
Killa 1 T=45K 1600 4190 2200 £260 3000 + 350
T=30K 240 £+ 29 310 + 36 390 + 46
Chabrier T =35K 430 + 51 560 + 66 730 4+ 87
T=40K 710 + 85 960 + 110 1300 4 150
T =45K 1100 130 1600 £ 180 2200 + 260
T=30K 260 + 34 320 £ 43 410 + 54
Salpeter T=35K 450 + 60 580 + 78 760 4+ 100
T=40K 740 4+ 100 990 + 130 1300 4+ 180
Killa 2 T=45K 1200 + 160 1600 +£220 2200 + 300
T=30K 180 + 25 230 + 31 290 + 39
Chabrier T =35K 320 + 43 420 + 56 550 4+ 74
T=40K 540 £+ 72 720 4+ 96 960 + 130
T=45K 850 £ 110 1200 + 160 1600 £ 210
T=30K 99+ 19 120 + 23 160 + 29
Salpeter T=3K 170 £ 32 220 4 42 290 4 54
T=40K 290 + 54 380+ 71 500 + 94
Killa 3 T=45K 450 £ 85 610 + 110 830 + 160
T=30K 72+ 13 89 £ 17 112 £ 21
Chabrier T =35K 130 £ 23 160 £ 30 210 + 39
T=40K 210+ 39 270 + 51 360 + 68
T=45K 330 £ 61 440 + 83 600 + 110

6.6.2 Samtliga sBzK-galaxer

For de 58 stackade sBzK-galaxerna berdknades stjarnbildningstakten med vérden pa
stofttemperaturen 7' och det spektrala indexet . Resultaten presenteras i Tabell
dér T € [30;45] och § € [1,6;2,0]. For bade uv— och bildstackning har stjarnbildnings-
takten berdknats med savil Salpeters som Chabriers IMF.

Stjarnbildningstakten for uv-stackning redovisas i den 6vre sektionen i Tabell
For T'= 30K, 8 = 1,6 och Chabriers IMF &r stjérnbildningstakten 21 +2,3M¢ /ar. Den
undre sektionen visar stjarnbildningstakten fér bildstackningen av samtliga 58 sBzK-
galaxerna. Stjarnbildningstakten 184+2,4Mq /ar fas for T = 30K, 8 = 1,6 och Chabriers
IMF.
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Tabell 6.5: Sjarnbildningstakt [My /ar] for uv- och bildstackning
av samtliga sBzK-galaxer. I denna tabell visas hur stjarnbildingstakten
varierar for olika vérden pa stofttemperaturen 7" och det spektrala indexet
B. For varje galax redovisas dven hur resultatet beror pa valet av IMF.

Stackning IMF Temperatur | 7 =1,6 6=18 6 =20
T=30K 29 + 3,2 37+4,1 47+ 53

Salpeter T=35K 51 +5,8 67+ 7,5 88 £ 10
T=40K 85+ 10 110 =13 160 = 17
w T=45K 140 += 15 190 + 21 260 £ 30
T=30K 21+2.3 26 + 3,0 34+ 3,8

Chabrier T=35K 37T+41 48 £ 54 64+72
T=40K 62+6,9 83+9,3 113+ 13

T=45K 98 + 11 140 + 15 190 £+ 21

T=30K 24 + 3,3 31+42 40+ 54

Salpeter T=35K 43 +5,9 5T 7,7 75+ 10

T=40K 73+9,9 100 + 13 130 + 18

Bild T=45K 120 + 16 160 + 22 220 + 30
T=30K 18+24 22+ 3,1 29+ 3,9

Chabrier T=35K 31+43 41+5,6 54+ 7.4

T=40K 52+ 72 714+9,6 100 =13

T=45K 84+ 11 120 + 16 160 £ 22

6.6.3 sBzK-galaxer utan de tre ljusstarka

Stjarnbildningstakterna berdknades dven for de stackningar som utférdes utan de tre
ljusstarka galaxerna och presenteras i Tabell [6.6] Formatet pa tabellen dr samma som
for Tabell [6.5]

I den 6vre sektionen i [6.6) redovisas stjarnbildningstakten for uv-stackning av alla
sBzK-galaxer forutom de tre ljusstarka. For T = 30K, § = 1,6 och Chabriers IMF
ar stjarnbildningstakten 14 + 2,4Mq /ar. Den undre sektionen i samma tabell visar
stjarnbildningstakten for bildstackningen av samma 55 sBzK-galaxer. For T = 30K,
= 1,6 och Chabriers IMF fas stjérnbildningstakten 14 4= 2,4M¢ /ar.
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Tabell 6.6: Sjarnbildningstakt [Me /ar] for uv- och bildstackning av
alla sBzK-galaxer forutom de tre ljusstarka. I denna tabell visas hur
stjarnbildingstakten varierar for olika virden pa stofttemperaturen 7" och
det spektrala indexet 3. For varje galax redovisas dven hur resultatet beror
pa valet av IMF.

Stackning IMF Temperatur | 5 =1,6 6=18 6 =20
T=30K 20+ 3,3 25 +4,2 32+54
Salpeter T=35K 37+59 45+ 7.7 60 + 10
T=40K 58 £9.8 78+ 13 110 £ 18
w T=45K 92+ 16 130 4 22 180 & 30
T=30K |14+24 18+ 3,0 23+39
Chabrier T =35K 25 +4,2 33+5,6 43+ 7,3
T =40K 42 +7,1 56 + 9,5 77+ 13
T=45K 67+ 11 92+ 16 130 £ 22
T=30K 194+3,3 24 +4,2 31+£54
Salpeter T=35K 33+5,8 44+ 77 58 + 10
T=40K 56 +9,8 75413 100 + 18
Bild T =45K 89 + 16 120 £ 21 170 £ 30
T=30K 14+24 174+ 3,0 22+ 39
Chabrier T =35K 24 + 4.2 32+£55 42 +7,3
T=40K 40 £ 7,1 54 £9,5 74+ 13
T=45K 64+ 11 89+ 15 120 £ 22

6.7 Genomsnittlig massa for sBzK-galaxerna

Om ekvation for utrdkning av stjarnmassa anvinds pa alla vara sBzK-galaxer
fas en massa pa 4,6 - 10" M. Om de tre individuellt urskiljbara galaxerna tas bort
fran urvalet blir istéllet den genomsnittliga stjirnmassan 4,9 - 10'° M. Detta da dessa
galaxer individuellt beréiknas ha massor pa 4,8 - 10"Mg), 3,2 - 101°M), 3,8 - 10'°M,.

Dessa stjarnmassor ger en 6vre begréansning.

Tva galaxer i vart urval hade individuellt vildigt hoga stjirnmassor pa ungefar

1,2- 10" M. Bada dessa galaxer hade z ~ 1,47.
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7 Diskussion

Inledningsvis diskuterar vi sBzK-urvalen for att sedan jamfora vara erhallna stjarnbild-
ningstakter med andra arbeten. Vi adresserar dven de effekter som valet av paramet-
rarna 3 och T har pa vara resultat, samt paverkan av de tre individuellt urskiljbara
galaxerna. Slutligen diskuteras metoderna uv— och bildstackning och eventuella felkal-
lor lyfts fram.

7.1 sBzK-urvalet

Da endast en av galaxerna i vart urval har z = 0,865 < 1 utgar vi fortfarande fran att
antagandet om negativ K-korrektion &ér rimligt. Denna galax ligger fortfarande inom
det omrade dér den spektrala flodestétheten &r nagorlunda plan enligt figur 3.7 Efter
att rodforskjutningarna for vara utvalda sBzK-galaxer undersokts far vi d&ven bekréftat
att BzK-urvalen mycket riktigt dr effektiva pa att plocka ut galaxer kring z ~ 2 i
enlighet med [Daddi et al.| (2004). Om vi hade velat uttka urvalet nagot hade gréansen
for vilken som var den storst accepterade K-magnituden kunnat hojas. Detta skulle
mojligtvis kunna sénka véirdet pa var SFR nagot da hog K-magnitud motsvarar mindre
stoftstralning fran stjarnbildning.

7.2 Stjarnbildningstakt

Vid antagande om § = 1,6, T" = 30K och Chabriers IMF erhaller vi for alla vara
stackade galaxer en SFR pa 21Mg /ar. Detta ér till synes lagt jamfort med [Decarli
et al.| (2014) som utifran samma parameterval har berdknat stjarnbildningstakten till
74M /ar. Dock kan det i Tabell ses att virdet pa SFR varierar kraftigt beroende
pa vilket 8 och T som anvénds. Sett till storleksordning ligger vara resultat i samma
omrade som de som redovisas i Rodighiero et al.| (2014 dar SFR anges vara kring ett
tjugotal till nagra hundratal My /ar for sBzK-galaxer. Dessa SFR é&r baserade pa en
Salpeter IMF och framtagna genom en kombination av métningar pa UV- och FIR-
vaglangder av individuella kéllor.

Storleksskillnaden pa vara resultat indikerar att det dr av vikt att modellera stoft
pa bésta sitt. En av svarigheterna, som lyfts fram av Blain et al.| (2002), ar att de
modeller som existerar dr baserade pa ett lagt antal matpunkter och att det uppstar en
otydlighet i resultaten da vérden pa [ och T ofta korrelerar.

I Tabell ses dven att stjarnbildningstakten varierar beroende pa vilken inital
massdistribution som anvénds. Detta beror pa att Salpeters IMF forutsdger fler latta
stjarnor dn exempelvis Chabrier och pa sa sitt far ett ungefar 1,4 ganger hogre vérde,
se avsnitt [3.7] Det dr darfor viktigt att uppmirksamma om samma IMF anvinds for
att kunna jamfora resultaten mellan olika undersckningar.

For tva av de ej individuellt urskiljbara utvalda sBzK-galaxer finns utriknade stjérn-
bildningstakter fran Skelton et al.| (2014) pa 9,7Mq /ar och 2,6Mq /ar baserade pa
direkta observationer av galaxernas spektrala energidistribution med Chabriers IMF.
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Dessa dr marginellt ldgre &n den genomsnittliga stjarnbildningstakt vi har fatt for vara
sBzK-galaxer. Dock &r vara tre individuellt detekterbara sBzK-galaxer med i det urval
vi baserar vara SFR-berékningar pa, vilket bidrar till ett hogre genomsnitt. Betraktar
vi istéllet resultaten i Tabell ddar SFR for vara sBzK-galaxer utan de tre starka
galaxerna ar berdknade ses att resultatet ndrmar sig ytterligare. Den skillnad det gor
att ta bort de tre starka galaxerna dr dessutom mindre &n den skillnad som fas om
andra temperaturer antas.

Vid jamforelse med den SFR som uppméts i Vintergatan idag kan forstaelse fas for
varfor det uppskattas att hélften av alla stjarnor i universum skapades kring z ~ 1 — 2
(Bouwens et al., 2011; [Decarli et all) |2014). Idag ar stjarnbildningstakten i Vinterga-
tan ungefdr 0,68 — 2,7M /ar (Robitaille & Whitney, |2010; Chomiuk & Povich, 2011}
Misiriotis et al., 2006; |Lee, Murray & Rahmanl 2012)) vilket &r betydligt ldgre dn vara
berdknade resultat for sBzK-galaxerna. Om dessa galaxer antas vara forstadiet till spi-
ralgalaxer som Vintergatan kan det antas att stjarnbildningstakten minskar med tiden,
forutsatt att inga kollisioner med andra galaxer sker. Detta da méngden stoft och gas
tillgénglig for stjarnformation minskar i takt med att nya stjarnor fods.

7.3 Stjarnbildningstakt for tre individuellt detekterbara ga-
laxer

Hos de tre individuellt urskiljbara sBzK-galaxerna fann vi betydligt hogre stjarnbild-
ningstakt (Tabell éin genomsnittet, nagot som kunde véntas av deras enskilt hoga
spektrala flodestédthet. Initialt rakade déarfor tva av dessa galaxer tas bort fran stack-
ningsdatan, da det antogs vara storande kéllor. Detta gav betydligt ldgre genomsnittlig
SFR for de stackade galaxerna, vilket redovisas i Tabell [6.6] Da de &ar av samma typ
som de andra galaxerna ar det dock av vikt att de rdknas med i det genomsnittliga
resultatet.

Alla tre hade rodforskjutningar nira z = 2, nagot som skulle kunna indikera att de
ar valdigt nara sin hogsta SFR i jamforelse med nagra av de svaga sBzK-galaxer med
rodforskjutningar i utkanten av intervallet. Dessa galaxer kanske snarare ar pa vag att
na, eller redan har natt sin hégsta SFR. Den jamforelsevis hoga stjarnbildningstakten
skulle dock lika gdrna kunna bero pa att dessa tre galaxer har mer stoft och gas att
tillga &n de Ovriga.

Om denna stjarnbildningstakt fortgar under en lingre galaktisk tidskala borde dessa
galaxer bli betydligt storre &n Vintergatan. Detta ar en typ av galaxer som inte observe-
rats i var lokala galaxgrupp och som darfor inte har kunnat studeras pa néra hall. Vad
det géller mer avldgsna galaxer dr det dock denna typ som har studerats mest eftersom
de ar lattare att detektera pa grund av sin storlek och ljusstyrka.

7.4 Stjarnmassor for vara galaxer

Vid jéamforelse av var utriknade genomsnittliga stjirnmassa pa 4,6 - 10'°Me) med re-
sultat fran Skelton et al.| (2014]) fas att var massa ar ligger i samma storleksordning.
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Skelton et al.|(2014) redovisar for tva av de galaxer vi har med i vart urval stjirnmassor
pa 2,8 - 101°M¢, och 8,9 - 10°M,. Vid anviindande av UV-ljus fér uppskattning BzK-
galaxers massor erholl Rodighiero et al| (2014) stjirnmassor mellan 10' — 10" M.
Vart resultat ligger i mitten av detta intervall.

Virt att notera dr att den genomsnittliga stjarnmassan hojdes om vi exkluderade
de tre starka galaxerna fran urvalet. Da erhélls istéllet 4,9 - 10 M. De starkt stjérn-
bildande tre individuella kéllorna har alltsa en ldgre stjirnmassa én manga av de andra
sBzK-galaxerna, se avsnitt [6.7], vilket ocksa bidrar till de tidigare lyfta tankarna om att
dessa tre galaxer mgjligtvis dr néra sin hogsta stjarnbildningstakt. Gas- och stoftmas-
sa dr antagligen forhallandevis hog i jamforelse med de 6vriga sBzK-galaxerna, medan
stjairnmassan dnnu inte natt samma niva.

Tva galaxer i vart urval har ovanligt hoga stjarnmassor om man anvinder metoden
enligt Daddi et al| (2004), dessa ligger kring 1,2 - 10" M. Bada dessa galaxer har
rodforskjutning kring z &~ 1,47 vilket indikerar att de &r bland de mest utvecklade av
vara sBzK-galaxer, da de existerat under langre tid.

Att berdkna massa enbart genom att betrakta magnituder i K-band ger forhallan-
devis bra resultat. En grov 6vre grians av stjdrnmassa skulle annars kunna berédknas
genom att anta en konstant SFR i tiden och multiplicera denna med galaxens upp-
skattade alder utifran rodforskjutningen. Skulle detta goras med vara galaxer erhalls
istéllet en genomsnittlig stjirnmassa omkring 10" M), vilket ligger nérmare den nu-
varande stjirnmassan i Vintergatan. Enligt Rodighiero et al. (2014) kan dock &ven
sBzK-galaxers massa striacka sig hit, men det handlar oftast om enstaka galaxer och
inte ett genomsnitt.

Det uppskattningar behéver ta hénsyn till dr att stjarnbildningstakten i de sBzK-
galaxer vi betraktar egentligen &r néra sin hogsta niva, da stjarnbildningsdensiteten i
universum tros ha sin topp kring z ~ 2 (Bouwens et al., [2011). Tidigare och senare
stjarnbildningstakter kan darfor antas vara ligre, forutsatt att galaxerna inte genomgar
kollisioner med andra galaxer.

7.5 wuv- och bildstackning

Enligt Lindroos et al.| (2015 borde uv-stackningen generellt sett ge ungefar 10% hogre
spektral flodestathet &dn bildstackningen. I enlighet med vad som forvintats far dven
vi hogre spektral flodestédthet med wv-stackning &n med bildstackning. Vara resultat
ar 17,5% hogre nar alla sBzK-galaxerna stackades och 3,80% nér alla utom tre sBzK-
galaxer stackades. Denna skillnad beror troligtvis pa att vi har haft problem med stack-
ningsviktningen vid var bildstackning, vilket kan ha lett till att vissa observationsrikt-
ningar har fatt for lag eller hog vikt i jamforelse med andra och pa sa vis forvriangt
resultatet. Denna faktor ér dock betydligt mycket mindre &n osédkerheter som faktorer
som stofttemperaturen, T', ger upphov till.

Nér de tre ljusstarka sBzK-galaxerna tas bort fran de stackade kéllorna fas att
detta har olika mycket betydelse for de uv- och bildstackade resultaten. Fordndringen
i spektral flédestathet blev stérre for den uv-stackade datan &n for den bildstackade.
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Detta skulle kunna bero pa att stackningsviktningen &r olika for motsvarande bilder i
de olika metoderna. Overlag har vi observerat att hur viktningen gar till kan leda till
mérkbara skillnader pa den spektrala flédestétheten. Anvénds dessa stackningsmetoder
ar detta alltsa nagot att vara uppmérksam pa.

Ytterligare fel skulle kunna uppkomma vid borttagandet av starka kéllor. I detta
projekt skapade vi manuellt modeller av de starka killorna som sedan subtraherades
fran datan. Med denna metodik bor det tas i beaktning hur vélkonstruerade modellerna
ar da de paverkar hur mycket det &r som tas bort fran uv-datan och bilderna som ska
stackas. Det skulle bade kunna tas bort for lite eller for mycket av de oonskade kéllorna,
vilket i sin tur stor eller exkluderar 6nskade signaler.
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8 Sammanfattning och slutsatser

Vi har genom att anvénda sBzK-villkor valt ut 58 galaxer fran det 2 kvadratgrader stora
COSMOS-filtet, vilka har observerats av ALMA:s 340 GHz métningar. Da majoriteten
av dessa galaxer ej hade varit individuellt detekterbara har de uv- och bildstackats. Den
spektrala flodestédtheten fran de stackade kéllorna har sedan anvénts for att sluta sig till
en genomsnittlig stjarnbildningstakt och stjarnmassa for sBzK-galaxerna, samt for att
jamfora uv- och bildstackningen mot varandra. Stjarnbildningstakter for tre individuellt
detekterbara galaxer har d&ven berédknats.

1. Stjarnbildningstakten for alla vara utvalda sBzK-galaxer ligger for uv— respektive
bildstackning mellan 21 — 190M¢ /ar och 18 — 160M, /ar. Osékerheten uppgar till
+22M /ar. Dessa virden fas med IMF enligt Chabrier.

2. Tre sBzK-galaxer dr individuellt observerbara och har SFR pa 240 & 29My /ar,
180 £ 25M /ar, 72+ 13M /ar, da = 1.6, T = 30 och IMF enligt Chabrier antas.

3. Stjarnbildningstakten for utvalda sBzK-galaxer, utan de tre ljusstarka sBzK-galaxerna,
ligger da for uv— respektive bildstackning mellan 14—130M, /ar och 14—120M¢, /ar.
Osékerheten uppgar till £22M¢ /ar. Aven dessa virden fas med IMF enligt Chabri-
er.

4. Genom att anvinda K-bandsmétningar enligt Daddi et al.| (2004)) for att uppskatta
den genomsnittliga stjirnmassan hos sBzK-galaxerna fas Mg, &~ 4,6 - 10'°M ) nér
alla sBzK-galaxer anvinds. Nar alla utom de tre ljusstarka sBzK-galaxerna anvinds
fas istdllet att Mggrap ~ 4,9 - 10101\/[@. Dessa ger en Gvre grins pa stjarnmassan som
overenstammer med stjirnmassor framtagna av Skelton et al.| (2014)); Rodighiero
et al.| (2014).

5. Med alla sBzK-galaxer blir den spektrala flddestédtheten pa de uv-stackade kéllorna
18% hogre én de bildstackade, respektive brus ar likvirdiga. Denna skillnad mellan
resultaten av uv- och bildstackning beror antagligen pa hur vikter behandlas i de
respektive stackningsmetoderna.

6. Med alla sBzK-galaxer, utan de tre ljusstarka, blir den spektrala flodestéatheten pa
de uv-stackade killorna 4% hogre én de bildstackade, respektive brus ar likvirdiga.
Denna skillnad mellan resultaten av wv- och bildstackning beror antagligen ocksa
pa hur vikter behandlas i de respektive stackningsmetoderna.

Det vore intressant att fortsidtta studien med métningar som béttre técker lang-
vagiga infraroda vaglingder. Detta eftersom vi skulle kunna fa sdkrare resultat pa
stjarnbildningstakten, da sadana métningar ge en béattre uppskattning av g och T

Som en fortsdttning pa detta arbete skulle samma stackningsmetoder kunna utforas
pa galaxer som har valts ut efter andra kriterier. Vi foreslar exempelvis ett urval helt
baserat pa galaxernas fotometriska rodforskjutning, eller ett mer komplext fargvillkor
som tar hansyn till galaxernas stralning i fler band &n B, z och K.
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A Skript

I kommande avsnitt presenteras skript skrivna for CASA i Pythonspraket, dessa in-
kluderar ett skript som gor BzK-urvalet i [A.T] ett skript som genererar slumpade ko-
ordinater i[A.2] och wv- samt bildstackningsskript i avsnitten respektive [A.4] Ett
undantag dr det sista skriptet, i avsnitt [A.5] detta &r skrivet i MATLAB och riknar ut
stjarnbildningstakter.

A.1 Koordinatskript
# Run script in home folder

import photcat
import numpy as np
import pylab as pl

data = photcat.read_data()
cosmos=data
K_THRESHOLD
Z_THRESHOLD
B_THRESHOLD

2.29e-06
2.8771996866857833e-07*4
4.158818855513337e-08%4

ptgs = np.load(’galaxy_selection/cosmos_alma_ptgs.npz’)

ptgs_fov=np.array([(128-np.sqrt(2)*16)*0.1/3600] *1len(ptgs[’fov’]))

np.savez(’ptgs_fov_changed.npz’, x=ptgs[’x’], y=ptgs[’y’], fov=ptgs_fov
)

ptgs_fov_changed = np.load(’ptgs_fov_changed.npz’)

cosmos_in_alma = photcat.restrict_to_pointings(cosmos,ptgs_fov_changed)

#Corrections from McCracken et. al 2010

B_CORR = -0.1093

z_CORR = -0.1093

K_CORR = -0.1568

z_mag = np.array(cosmos_in_alma[’z_mag’], copy=True)

B = np.array(cosmos_in_alma[’B’], copy=True)
K = np.array(cosmos_in_alma[’Kc’], copy=True)
B += B_CORR

z_mag += z_CORR
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K += K_CORR

z_mag
z_mag
z_mag

F_B

F_z

F_K

selection

selection
5)
selection
5)
selection
5)
selection
selection
selection
selection
selection
selection
selection
-1)
selection
selection

Bz
zK
Bz

selection

np.where(z_mag < 19, z_mag -0.023, z_mag)
np.where(z_mag > 20, z_mag + 0.1, z_mag)
np.where(np.logical_and(z_mag > 19, z_mag < 20),

z_mag + (z_mag-19)*0.077+0.023, z_mag)

K < 22.25

np.logical_and(selection,
np.logical_and(selection,
np.logical_and(selection,

np.logical_and(selection,
np.logical_and(selection,
np.logical_and(selection,
np.logical_and(selection,
np.logical_and(selection,
np.logical_and(selection,
np.logical_and(selection,

np.logical_and(selection,
np.logical_and(selection,

B-z_mag
z_mag-K
np.where(Bz < 2.5, Bz+0.0833*%Bz+0.053, Bz+0.27)

10** (- (cosmos_in_alma[’B’]-8.9)* (1/2.5))
10** (- (cosmos_in_alma[’z_mag’]-8.9)* (1/2.5))
10%* (- (K-8.9)* (1/2.5))

1/(cosmos_in_alma[’dz’]/1.086) >
1/(cosmos_in_alma[’dB’]/1.086) >
1/(cosmos_in_alma[’dKc’]/1.086) >

K < 50)

z_mag < 50)

B < 50)

K> 1)

z_mag > 1)

B > 1)
cosmos_in_alma[’auto_flag’] !=

cosmos_in_almal[’z_mask’] == 0)
cosmos_in_alma[’B_mask’] == 0)

np.logical_and(selection,cosmos_in_alma[’ID’]!=948702)
BzK_selection = np.logical_and(zK-Bz > -0.2, selection)

x_for_selection = cosmos_in_almal[’ra’] [BzK_selection]
y_for_selection = cosmos_in_alma[’dec’] [BzK_selection]
ID_for_selection = cosmos_in_almal[’ID’] [BzK_selection]
K_band_for_selection

cosmos_in_alma[’Kc’] [BzK_selection]



#print (np.mean(red_for_selection))

#pl.figure(1)
#pl.clf )
#pl.plot(x_for_selection, y_for_selection, ’.’, ms=2, mec=’k’)

#pl.figure(2)

#pl.clf ()

notBzK_selection = np.logical_and(selection, np.logical_not(
BzK_selection))

# pl.loglog((F_z/F_B) [notBzK_selection], (F_K/F_z)[notBzK_selection],
>, 7, ms=0.05, mec=’k’)

# pl.loglog((F_z/F_B) [BzK_selection], (F_K/F_z)[BzK_selection], ’.’, ms
=0.05, mec=’b’)
# pl.loglog(,1.2%F_z/F_B, ’.’, ms=0.6, mec=’b’)

pl.figure(1)
pl.c1fQ)

font={’size’:28%}

pl.plot((Bz) [notBzK_selection], (zK) [notBzK_selection], ’.’, ms=0.1,
mec=’k’)
pl.plot((Bz) [BzK_selection], (zK) [BzK_selection], ’.’, ms=0.1, mec=’b’)

# ms= 6 if in alma, 0.1 else
pl.plot(np.linspace(-1, 6, 2), np.linspace(-1,6,2)-0.2, ’r’)
pl.xlabel(r’$(B-z)_{AB}$’, font)
pl.ylabel(r’$(z-K)_{AB}$’, font)
pl.axis([-1, 6, -1, 5])

if len(x_for_selection)>200:
pl.savefig(’BzK_whole_cosmos.png’, bbox_inches=’tight’)
else:

pl.savefig(’BzK_cosmos_in_alma.png’, bbox_inches=’tight’)

#len(cosmos[’ra’])
#len(cosmos_in_almal[’ra’])

os.system(’rm coordinates_fov_changed.list’)
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coordfile = open(’coordinates_fov_changed.list’,’w’)

for i in range(len(x_for_selection)):
coordfile.write(’{},{}\n’.format (x_for_selection[i],y_for_selection
[i1))

coordfile.close()

os.system(’rm ID_fov_changed.list’)

coordfile = open(’ID_fov_changed.list’,’w’)

for i in range(len(ID_for_selection)):
coordfile.write(’{}\n’.format (ID_for_selectionl[i]))

coordfile.close()
os.system(’rm K_band_fov_changed.list’)
coordfile = open(’K_band_fov_changed.list’,’w’)

for i in range(len(ID_for_selection)):
coordfile.write(’{}\n’.format (K_band_for_selection[i]))

coordfile.close()

mass=[[]]*len(K_band_for_selection)

for i in range(len(K_band_for_selection)):

mass [i]=10%*11%10%*(-0.4*(K_band_for_selection[i]-(20.14-1.85))

)

os.system(’rm mass_fov_changed.list’)

coordfile = open(’mass_fov_changed.list’,’w’)

for i in range(len(mass)):
coordfile.write(’{},{},{F\n’ .format(x_for_selection[i],
y_for_selection[i] ,mass[i]))

coordfile.close()

os.system(’rm only_mass.list’)
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coordfile = open(’only_mass.list’,’w’)

for i in range(len(mass)):
coordfile.write(’{}\n’.format (mass[i]))

coordfile.close()
# Run stack.py (remove old images in data!)
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A.2 Skript for slumpvisa koordinater

import numpy as np
import matplotlib.pyplot as pl

#ptgs=np.load(’../galaxy_selection/cosmos_alma_ptgs.npz’)

fov=(128-np.sqrt(2)*16)*0.1/3600

#pl.clf ()
for j in range(0,50):

coordfile= open(’random_coords_50/random_coords_{}.list’.
format(j),’w’)

for i in range(0, 58): #we have 58 BzK:s
rnd=np.random.randint (99) #99 is the number of
pointings in alma
rnd_r=np.sqrt(np.random.ranf ())*fov #sqrt to get a
uniform dist. distr.
rnd_theta=np.random.ranf () *2*np.pi
rnd_x=ptgs[’x’] [rnd]+rnd_r*np.cos(rnd_theta)
rnd_y=ptgs[’y’] [rnd]+rnd_r*np.sin(rnd_theta)
#pl.plot(rnd_x,rnd_y,’.’, color=’black’)
coordfile.write(’{},{}\n’.format (rnd_x,rnd_y))

coordfile.close()

63



A.3 Skript for uv-stackning

import stacker
import stacker.uv

coords = stacker.readCoords(’coordinates_fov_changed.list’)
for coord in coords:
coord.weight = 1.0

stacker.uv.stack(coords,
’/datal/projO1/all_data_removed_rescaled_weights.ms’,
# stong sources removed, statwt:ed, weights rescaled
’/datal/projoOl/stacked_data_removed.ms’)

for suffix in [’image’, ’model’, ’residual’, ’psf’, ’flux’]:

rmtables(’/datal/projOl/stacked_uv.’+ suffix)

clean(’/datal/projOl/stacked_data_removed.ms’, imagename = ’/datal/
projoOl/stacked_uv’,
field=’0’, cell=’0.larcsec’, imsize = 256, pbcor=False, niter=0)
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A.4 Skript for bildstackning

import stacker
import stacker.image
import stacker.pb
import numpy as np

coords = stacker.readCoords(’coordinates_fov_changed.list’)

# imagelist_file = open(’data/2011.0.00097.S/images_statwt.txt’) #
changed to the statwt:ed images

imagelist_file = open(’data/2011.0.00097.S/images_statwt_res.txt’) #
changed to the statwt:ed residuals

imagenames = [’/datal/proj01/2011.0.00097.S/’ +image[:-1] for image in
imagelist_file]

stackname = ’/datal/proj0l/stacked_image_goodweights.image’

if os.access(stackname, os.F_0K):
rmtables (stackname)

pbmod = stacker.pb.MSPrimaryBeamModel (’ALMA-341.63GHz.pb/’)

# Change to pixel cooridnates, since we will be calculating different
# weights for different pointings. In pixel coordinates
coords = stacker.getPixelCoords(coords, imagenames)

# We want to base the weight on the primary beam correction first.
stacker.image.calculate_pb_weights(coords, pbmod, imagenames)

# ms.open(’/datal/proj0l/all_data_removed_rescaled_weights.ms’)
ms.open(’/datal/proj0l/all_data_test.ms’)

data = ms.getdata([’weight’, ’field_id’])

flags = np.any(ms.getdata([’flag’]) [’flag’][0,8:-8,:], axis=0)
phase_dir = ms.range(’phase_dir’) [’phase_dir’][’direction’]
ms.done ()

# And use the overall noise in each pointing to scale the weights
for coord in coords:

ia.open(imagenames[coord.image])

iweight = np.std(ia.getregion())**-2
field_centre_pos = ia.coordsys().referencevalue() [’numeric’]
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field = np.argmin((phase_dir[0]-field_centre_pos[0])**2 + (
phase_dir[1]-field_centre_pos[1])**2)

# tweight = np.median(data[’weight’] [0] [data[’field_id’] == field])
*np.sum(data[’field_id’] == field)

# tweight = np.sum((flags*data[’weight’][0]) [data[’field_id’] ==
fieldl)
tweight = np.sum((data[’weight’] [0]*(flags==0)) [data[’field_id’] ==
fieldl)

coord.weight *= iweight

print (CCweights: {}, {}, {}, {}, {}’.format(coord.image, field,
iweight, tweight, iweight/tweight))

ia.done()

# Setting weighting=None ensure that the weight we calculated before
will be used.

stacker.image.stack(coords, outfile=stackname,
stampsize=32, imagenames=imagenames,
weighting=None)
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A.5 Skript for att uppskatta stjarnbildningstakt

clc

clf

h=6.626%10"(-34) ; % Js

c=2.998%107(8) ; h m/s
k=1.381%10"(-23); % J/K

beta=1.6; % -

T=35; % K

z_mean=1.84; h -
z_no_strong=1.83; h -

z_strong_1=1.88; h -

z_strong_2=1.97; h -

z_strong_3=2.11; h -
D_L_mean=4.448%10"26; % m for z=1.84
D_L_no_strong=4.419%10726; % m for z=1.83
D_L_strong_1=4.567%10726; % m for z=1.88
D_L_strong_2=4.835%10"26; % m for z=1.97
D_L_strong_3=5.257%10"26; % m for z=2.11

F_obs_image=0.308%10"(-3)*10"(-26)/(z_mean+1) ;
~2xHz)
F_obs_uv=0.3623*10"(-3)*10~(-26) /(z_mean+1) ;
~2xHz)
F_obs_image_no_strong=0.237%10"(-3)*10" (-26)/(z_no_strong+1) ;
~2xHz)
F_obs_uv_no_strong=0.246%10"(-3)*10"(-26)/(z_no_strong+1) ;
~2xHz)
F_obs_strong_1=4.195%10"(-3)*10~(-26)/(z_strong_1+1);
“2*Hz) source 1
F_obs_strong_2=3.18%10"(-3)*10"~(-26) /(z_strong_2+1);
~2xHz) source 2
F_obs_strong_3=1.236%10"(-3)*107(-26)/(z_strong_3+1) ;
~2%Hz) source 3

sigma_uv=0.04066%10"(-3)*10" (-26)/(z_mean+1) ;
~2xHz)

sigma_image=0.042%10"(-3)*10~(-26)/(z_mean+1) ;
~2xHz)
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sigma_uv_no_strong=0.0416%10"(-3)*10" (-26)/(z_no_strong+1) ; % W/ (m

~2xHz)

sigma_image_no_strong=0.0414%10"(-3)*10"(-26)/(z_no_strong+1); % W/(m

~2xHz)

sigma_strong_1=0.498%10"(-3)*10" (-26)/(z_strong_1+1); % W/ (m

~2xHz)

sigma_strong_2=0.426%10"(-3)*10" (-26) /(z_strong_2+1) ; % W/ (m

~2xHz)

sigma_strong_3=0.231*%10"(-3)*10~(-26)/(z_strong_3+1); % W/ (m

~2xHz)

F_obs=F_obs_uv;
dMF !

dMF_chabrier=1.3;
dMF_salpeter=1.8;

dMF=dMF_chabrier;

if F_obs==F_obs_uv;
sigma=sigma_uv;
D_L=D_L_mean;
Z=z_mean,

elseif F_obs==F_obs_image
sigma=sigma_image;
D_L=D_L_mean;
z=z_mean;

elseif F_obs==F_obs_uv_no_strong;
sigma=sigma_uv_no_strong;
D_L=D_L_no_strong;,
z=z_no_strong,

elseif F_obs==F_obs_image_no_strong
sigma=sigma_image_no_strong;
D_L=D_L_no_strong;
z=z_no_strong,

elseif F_obs==F_obs_strong_1
sigma=sigma_strong_1;
D_L=D_L_strong_1;
z=z_strong_1;
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elseif F_obs==F_obs_strong_2
sigma=sigma_strong_2;
D_L=D_L_strong_2;
z=z_strong_2;

else
sigma=sigma_strong_3;
D_L=D_L_strong_3;
z=z_strong_3;

end

nu_obs=341.63%10"9; % Hz

lower=c/(10°(-3)); % Hz
upper=c/(8%10°(-6)) ; % Hz

L_sun=3.846%10"26; %h W
SFR=[];
SFR_min=[];
SFR_max=[];
SFR_pm=[] ;
mass=1[] ;
for i=0:3
T=30+5%1;
for j=0:2

beta=1.6+j*0.2;

integrand=@(nu)2*h.*nu."3./c.”2.%1./(exp(h.*nu./(k.*T))-1) .*nu
. "beta;

B_int=integral (integrand,lower,upper) ;
B_obs=2%h* ((z+1) *nu_obs) “3/c~2*1/ (exp (h*nu_obs*(z+1) / (k*T))-1);

L_IR=4*pi*D_L~2*B_int*F_obs/(((z+1)*nu_obs) “beta*B_obs) ;
L_sigma=4*pixD_L~2*B_int*sigma/(((z+1)*nu_obs) “beta*B_obs);
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if dMF==dMF_salpeter
IMF_factor=1.8%x10"(-10);
else
IMF_factor=1.3%10"(-10);
end

SFR_pm(i+1,2%j+1)=IMF_factor*L_IR/L_sun;
SFR_pm(i+1,2%j+2)=IMF_factor*L_sigma/L_sun;

end

end
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