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cytowania
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H1 | Matek, K.; Pollo, A.; Takeuchi, T. T.; Giovannoli, E.; Buat, V.; Burgarella, | 4 2

D.; Malkan, M.; Kurek, A, "Dusty Universe viewed by AKARI far infrared
detector”, Earth, Planets and Space, Volume 65, Issue 10, p. 1101-1108 (2013)
Jest to pierwsza praca z serii prac przedstawiajgcych wyniki modelowania wia-
snoéci galaktyk podczerwonych stanowigcych powstawanie przedstawionego we
wniosky cyklu habilitacyjnego. Méj wktad w postawnie tej pracy polegal na iden-
tyfikacji galaktyk obserwowanych w glebokim polu South Field-South japoriskiego
satelity AKARI i wykkorzystaniu wlasnych programdéw do modelowania peinego
widma spektroskopowego galaktyk obserwowanych w tym polu. Réwnoczesnie w
pracy tej przedstawiam podstawowowe informacje dotyczgce morfologii analizo-
wanych przeze mnie galaktyk, a takze ich identyfikacje. Wykonalam wszystkie
lustracje, napisatam manuskrypt. Swdj wklad oceniam na 75%.
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H2

Matek, K.; Pollo, A.; Takeuchi, T. T.; Buat, V.; Burgarella, D.; Malkan, M.;
Giovannoli, E.; Kurek, A.; Matsuura, S., ” Properties of star forming galaxies in
AKARI Deep Field-South”, Astronomy & Astrophysics, Volume 562, id.A15,
15 pp. (2014)

W tej pracy badatam wladciwosci fizyczne galaktyk obserwowanych w dalekiej
podczerwieni w polu AKARI Deep Field-South (ADF—S). Zaczynagjgc od katalo-
gu 1000 nagjasniejszych obiektow w polu, obserwowanych w pasmie 90 pm, zbu-
dowatam katalog 500 obiektéw pokrywajgcy widmo energetyczne od ultrafioletu
przez optyke i bliskg podczerwiers po podeczerwone detekcje AKARI Uzywajgc
programéw Photometric Analysis for Redshift Estimate oraz Code Investiga-
ting GALaxzy Emission wyznaczylam przesuniecia ku czerwieni dla obiektéw,
dla ktorych ta informacja nie byla dostepna w publicznych bazach danych i wy-
znaczylam podstawowe parametry fizyczne. Popraune modelowanie (ze wzgledu
na jakos$é dopasowania) byto mozliwe dla 184 galaktyk. Wykonatam pelng anali-
ze otrzymanych parametréw fizycznych i spisalam manuskrypt. Opublikowatam
katalog zawierajgcy dane fotometryczne i przesuniecie ku czerwieni oraz pod-
stawowe parametry fizyczne analizowanych galaktyk. Swéj udzial procentowy
szacuje na 75%.

H3

Matek, K.; Bankowicz, M.; Pollo, A.; Buat, V.; Takeuchi, T. T.; Burgarella,
D.; Goto, T.; Malkan, M.; Matsuhara, H., ”[Ultra] luminous infrared galaxies
selected at 90um in the AKARI deep field: a study of AGN types contributing
to their infrared emission”, Astronomy & Astrophysics, Volume 598, id.A1, 23
pp. (2017)

Jest to praca dotyczgea modelowania szczegdlnych galoktyk podczerwonych -
bardzo jasnych w podczerwonych dlugosciach fal. W pracy tej zajmowatlam sie
modelowaniem zaréwno pelnego widma galaktyk, jok i wyznaczeniem w bardzo
doktadny sposdéb typow aktywnych jgder galaktyk w tych obiektach - ich geome-
trig. Swdj wktad oceniam na 75%.

H4

Buat, V.; Oi, N.; Heinis, S.; Ciesla, L.; Burgarella, D.; Matsuhara, H.; Matek,
K.; Goto, T.; Malkan, M.; Marchetti, L.; Ohyama, Y.; Pearson, C.; Serjeant,
S.; Miyaji, T.; Krumpe, M.; Brunner, H., "Dust attenuation up to z~2 in the
AKARI North Ecliptic Pole Deep Field”, Astronomy & Astrophysics, Volume
577, id.A141, 14 pp. (2015)

W tej pracy bylam odpowiedzialna za wyselekcjonowanie probki ~38 000 galaktyk
obserwowanych w pasmie 8um w polu AKARI North Ecliptic Pole. Wraz z gléw-
nym autorem pracowatam nad modelowaniem widm energetycznych galaktyk ob-
serwowanych w podczerwieni. Bylam odpowiedzialna za okreslenie parametrow
opisujgeych jakosé dopasowania. Bralam udziel w pisaniu manuskryptu, odpo-
wiadanivu na pytania recenzenta, a tokze we wszystkich dyskusjach dotyczgcych
strategii analizy danych. Swdj wkiad oceniam na 85%.
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H5

Malek, K.; Buat, V.; Roehlly, Y.; Burgarella, D.; Hurley, P. D.; Shirley, R.;
Duncan, K.; Efstathiou, A.; Papadopoulos, A.; Vaccari, M.; Farrah, D.; Mar-
chetti, L.; Oliver, S., "HELP: modelling the spectral energy distributions of
Herschel detected galaxies in the ELAIS N1 field”, Astronomy & Astrophysics,
Volume 620, id.A50, 17 pp. (2018)

W pracy tej analizowalam unikalny katalog ~50 000 galaktyk znajdujgcych sie
na polu ELAIS N1 - pilotazowym polu projektu HELP. W ykonatam modelo-
wanie widm wszystkich galaktyk, opracowalam nowy sposéb selekcji obicktéw
specyficznych (takich jak galaktyki soczewkowane, HotDOG-i itp) na podsta-
wie jakosSci dopasowania modeli w réinych dlugosciach fal. Co najwazniejsze
wykazatam, Ze modele atenuacji pylu stosowane powszechnie w literaturze ma-
Jja istotny wplyw na oszacowanie masy gwiazdowej galektyk - najbardziej pod-
stawowego fizycznego parametru opisujgcego galaktyke. Dowiodlam, Ze réinice
szacowanych mas gwiazdowych przy uZyciu réznych modeli attenuacyi rézniq sie
znaczgeo (kilkukrotnie w skali logarytmicznej). Swéj wktad okreslam na 80%.

H6

Buat, V.; Boquien, M.; Matek, K.; Corre, D.; Salas, H.; Roehlly, Y.; Shirley,
R.; Efstathiou, A., ”Dust attenuation and Ha emission in a sample of galaxies
observed with Herschel at 0.6 < z < 1.6”, Astronomy & Astrophysics, Volume
619, id.A135, 12 pp. (2018)

Méj udzial w tej pracy polegal na wymodelowaniu wlasnosci ~15 000 galaktyk
z pola COSMOS w celu znalezienia ich parametréw fizycznych a nastepnie wy-
selekcjonowaniv kandydatéw magjgcych pomiary spektroskopowe (detekcje linii
Ha). Bralam czynny udzial w analizowaniu wynikéw oraz spisywaniv manu-
skryptu 1 pisaniu odpowiedzi na komentarze recenzenta. Swéj wklad okreslam

na 40%.

H7

Matek, K.; Solarz, A.; Pollo, A.; Fritz, A.; Garilli, B.; Scodeggio, M.; Iovino,
A.; Granett, B. R.; Abbas, U.; Adami, C.; Arnouts, S.; Bel, J.; Bolzonella, M.;
Bottini, D.; Branchini, E.; Cappi, A.; Coupon, J.; Cucciati, O.; Davidzon, I;
De Lucia, G.; de la Torre, S.; Franzetti, P.; Fumana, M.; Guzzo, L.; Ilbert, O.;
Krywult, J.; Le Brun, V.; Le Fevre, O.; Maccagni, D.; Marulli, F.; McCracken,
H. J.; Paioro, L.; Polletta, M.; Schlagenhaufer, H.; Tasca, L. A. M.; Tojeiro, R.;
Vergani, D.; Zanichelli, A.; Burden, A.; Di Porto, C.; Marchetti, A.; Marinoni,
C.; Mellier, Y.; Moscardini, L.; Nichol, R. C.; Peacock, J. A.; Percival, W.
J.; Phleps, S.; Wolk, M.; Zamorani, G., "The VIMOS Public Extragalactic
Redshift Survey (VIPERS). A support vector machine classification of galaxies,
stars, and AGNs”, Astronomy & Astrophysics, Volume 557, id.A16, 16 pp.
(2013)

Jest to praca, w kidrej pierwszy raz wykorzysteliémy nadzorowane algorytmy
uczgee w celu klasyfikacji obiektéw pochodzgcych z przeglodu VIPERS. Jako
gltowny autor ¢ pomystodawca tej pracy oceniam swdéj wkiad na 75 %
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H8

Krakowski, T.; Malek, K.; Bilicki, M.; Pollo, A.; Kurcz, A.; Krupa, M.
”Machine-learning identification of galaxies in the WISE x SuperCOSMOS all-
sky catalogue”, Astronomy & Astrophysics, Volume 596, id.A39, 11 pp. (2016)
Jest to pierwsza prace navkowa napisana przez doktoranta, nad ktdrym spra-
wuje opieke merytoryczng. W pracy tej uzylismy danych otrzymanych poprzez
zespolenie dwéch najwiekszych obecnie przeglodéw calego nieba, WISE i Super-
COSMOS, dla ktérch udalo sie oszacowaé przesuniecia ku czerwieni. Glownym
celem tej pracy byla identyfikacja galaktyk znajdujecych sie¢ w tym katalogu po-
przez uzycie algorytmdéw uczenia maszynowego i opublikowanie wynikéw. Ze
swojej strony sprawowalam opieke merytoryczna nad powstawaniem tej pracy,
pomagalam wykonaé analize oraz zastsowaé nadzorowang metode samouczg-
cg SVM, aktywnie pomagatam wygenerowaé ilustracje oraz redagowatam tekst.
Swéj wkiad oceniam na 25%.
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H9

Siudek, M.; Matlek, K.; Pollo, A.; Krakowski, T.; Iovino, A.; Scodeggio, M.;
Moutard, T.; Zamorani, G.; Guzzo, L.; Garilli, B.; Granett, B. R.; Bolzonella,
M.; de la Torre, S.; Abbas, U.; Adami, C.; Bottini, D.; Cappi, A.; Cucciati, O.;
Davidzon, L.; Franzetti, P.; Fritz, A.; Krywult, J.; Le Brun, V.; Le Fevre, O.;
Maccagni, D.; Marulli; F.; Polletta, M.; Tasca, L. A. M.; Tojeiro, R.; Vergani,
D.; Zanichelli, A.; Arnouts, S.; Bel, J.; Branchini, E.; Coupon, J.; De Lucia, G.;
Ilbert, O.; Haines, C. P.; Moscardini, L.; Takeuchi, T. T., ”The VIMOS Public
Extragalactic Redshift Survey (VIPERS). The complexity of galaxy popula-
tions at 0.4<z<1.3 revealed with unsupervised machine-learning algorithms”,
Astronomy & Astrophysics, Volume 617, id.A70, 25 pp. (2018)

Bylam opiekunem naukowym tej pracy. Powstala ona w ramach pracy doktor-
skiej mgr Siudek. Bylam odpowiedzialna za pomyst naukowy oraz nadzér nad
wykonaniem pracy. Swéj wklad oceniam na 50%.




Fig. 1: Schematyczne przedstawienie masywnych, mtodych gwiazd emitujacych silnie w zakresie UV,
otoczonych przez chmury pytu. Pyt ten pochlania cze$é promieniowania UV i reemituje je w podczerwieni.

Autoreferat - jezyk polski

Ze wzgledu na trudnosci w dokltadnym przetlumaczeniu wyrazeh angielskich na jezyk polski czasami
positkuje sie angielskimi skrétami. Wszystkie sa wymienione i opisane w tekscie autoreferatu, jednak
zdecydowalam si¢ dodad¢ niewielki stowniczek pozwalajacy na szybsze odszukanie odpowiedniego skrétu.

FIR — far infrared, daleka podczerwien,

IR — infrared, podczerwien,

LIRG — Luminous Infrared Galaxy, Jasna Galaktyka Podczerwona, ,

MIR — mid infrared, $rdenia podczerwieni,

NIR — near infrared, bliska podczerwien,

RTM - radiative transfer model, réwnanie transferu promieniowania,

SED — spectral energy distribution, widmo energetyczne,

SF — star formation, aktywno$é tworzenia gwiazd,

ULIRG — Ultra Lumious Infrared Galaxy, Ultrajasna Galaktyka Podczerwona,
UV — ultraviolet, ultrafiolet z — redshift, przesunigcie ku czerwieni,

Zphot — Photometric redshift, przesunigcie ku czerwieni wyznaczone z danych fotometrycznych

1 Wstep

Zrédtem promieniowania podczerwonego (ang. infrared, IR) jest ciepto badZ tez promieniowanie
cieplne (pochodzgce z ruchéw atoméw i molekul). Poniewaz praktycznie kazde cialo emituje pro-
mieniowanie termiczne, obserwacje astronomiczne w zakresie podczerwonym dotycza obserwacji
" prawie wszystkiego“ we Wszech$wiecie. Dodatkowo, biorac pod uwage fakt, iz promieniowanie w
zakresie ultrafioletowym (UV) i optycznym, emitowane przez galaktyki o wysokim przesunieciu ku
czerwieni, jest przesuniete w strone wyzszych dlugosci fal, analiza ” podczerwonego” Wszechéwiata,
jest niezwykle wszechstronna.

Ze wzgledu na wlasnosci uzywanych detektoréw promieniowanie podczerwone w astronomii dzie-
limy na trzy zakresy:

1. bliskg podczerwien (ang. near infrared, NIR), o dlugodciach fal z zakresu 1 — 5 um; w tym
zakresie obserwowany w kosmosie py? jest przezroczysty; niebieskie, gorace gwiazdy widocz-
ne najwyrazniej w zakresie optycznym bledna, natomiast wylaniajg si¢ zimniejsze, czerwone
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gwiazdy,

2. érednig (ang. maid infrared, MIR), o dlugosciach fal z zakresu 5 — 30 pum, w tym zakresie pyl
nadal jest przezroczysty, zimne gwiazdy bledna, a wylaniaja sig jeszcze chlodniejsze obiekty,
takie jak planety, komety, planetoidy,

3. daleka (ang. far infrared, FIR), o dlugosciach fal z zakresu 30 — 500 um, w ktérych mozliwa
jest obserwacja bardzo zimnego pylu, centralnych obszaréw galaktyk itp.

Oczywiscie podziat ten jest tylko umowny i, w zaleznosci od opracowania, granice te mogg ulec
niewielkim zmianom.

Fale IR, poza kilkoma waskimi ”oknami” obserwacyjnymi, ktére wystepuja gléwnie ponizej 4 pm
(bliska podczerwieni), sg praktycznie catkowicie absorbowane przez atmosfere ziemsks. Pomimo
tych trudnosci mozliwe jest obserwowanie Wszech§wiata w promieniowaniu podczerwonym z wy-
korzystaniem teleskopéw umieszczonych w wysokich gérach o suchym klimacie (w trzech waskich
oknach bliskiej podczerwieni) lub dzigki obserwacjom ponadatmosferyczniym, do ktérych wyko-
rzystywane sg samoloty lub balony, ktdre niestety nie pozwalaja na przeglad calego dostepnego
nieba. Najskuteczniejsze sa obserwacje satelitarne, ktére umozliwiaja obserwacje pelnego widma
podczerwieni oraz przeglady calego nieba w réznych diugosciach fal.

Ostatnie osiagniecia w obserwacjach satelitarnych poszerzyly nasza wiedze na temat galaktyk oraz
ich ewolucji poprzez pomiar ich promieniowania w diugich zakresach fal elektromagnetycznych.
W szczegblnosci zakres FIR jest silnie powiazany z aktywnodcig gwiazdotwérezg w galaktykach na
przestrzeni istnienia Wszech$wiata (da Cunha et al., 2010). Poniewaz obszary, w ktérych tworza sie
nowe gwiazdy, sa gesto umieszczone w zwartych rdzeniach chmur molekularnych, najwczesniejsze
etapy ich powstawania mozna zaobserwowaé w dlugosciach fal wynoszgcych milimetry. Wiemy
jednak, ze czasteczki pylu w galaktykach maja tendencje do pochlaniania promieniowania UV
emitowanego przez mlode, masywne gwiazdy. Ogrzane w ten sposéb obszary chmur otaczajacych
nowoutworzone gwiazdy emitujg promieniowanie w FIR. W zwigzku z tym, emisja pytu jest silnym
wskaznikiem tempa powstawania gwiazd. Schemat tego procesu jest pokazany na Rys. 1. Z tego
tez powodu procesy powstawania gwiazd w galaktykach sg zawsze stowarzyszone z wytworzeniem
pytu (Schulz, 2005; Stahler & Palla, 2005), aczkolwiek same mechanizmy zasilania tych obszaréw
w pyl nie sg jeszcze dobrze poznane (Takeuchi et al., 2005b).

1.1 Satelitarne przeglady w podczerwonych dlugosciach fal

Pierwszy katalog IR calego nieba powstal dzigki obserwacjom satelity Infra-Red Astronomy Sa-
tellite (IRAS; Neugebauer et al., 1984; Beichman, 1987). Pod wieloma wzgledami IRAS stworzyt
podwaliny calej astronomii w dalekiej podczerwieni. Kluczowym produktem obserwacji satelity
IRAS byl katalog Zrédet obserwowanych w czterech diugoéciach fal: 12, 25, 60 i 100 gm. Mimo,
ze dane pochodzace z satelity IRAS maja juz ponad 35 lat (satelita rozpoczal obserwacje w 1983
roku), katalog ten nadal jest uzZywany przez astronoméw zajmujgcych sie astronomia poczerwong.

Nastepne satelitarne obserwatorium promieniowania podczerwonego to Kosmiczny Teleskop Hub-
ble’a (HST), ktéry zostal wystrzelony na niskg orbite Ziemi w 1990 r. i nadal zbiera dane. HST ma
na pokladzie dwa detektory promieniowania podczerwonego: kamere czulg na detekcje w bliskiej
podczerwieni, Near Infrared Camer, i spektrometr Multi-Object Spectrometer (NICMOS, dzia-
lajacy od 1997 do 1999 r., a nastepnie po rewitalizacji od 2002 do 2008 roku) oraz kamer¢ Wide
Field 3 (WFC3, zainstalowang w 2009 r.). Kolejne misje satelitarne przystosowane do obserwacji
w podczerwieni, Infrared Space Observatory (ISO Kessler et al., 1996) i Spitzer Space Telesco-
pe (Werner et al., 2004), choé maja lepsze mozliwoéci niz IRAS, nie zostaly zaprojektowane do
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Fig. 2: Modele widm energetycznych czterech typéw galaktyk. Rysunek ten obrazuje réznice w zakresic
widma poczerwonego i jednocze$nie podobne ksztalty w zakresie fal UV do optycznych. Strumienie widm
energetycznych caterech réznych typéw galaktyk zostaly przeskalowane w taki sposéb, aby umozliwié ich
poréwnanie. Ilustracja pochodzi z pracy Clements (2015).

obserwacji calego dostepnego nieba, a jedynie jego fragmentéw.

Kosmiczny Teleskop Spitzera (Spitzer Space Telescope) to nalezgcy do NASA teleskop, przezna-
czony do obserwacji kosmosu w zakresie promieniowania NIR i MIR. Jest nieco mniej znany niz
Kosmiczny Teleskop Hubbl’a, jest jednak bardzo uzyteczny w badaniach odleglych galaktyk ze
wzgledu na rozklad pasm fotometrycznych wycentrowanych na dtugosciach fal 3,6, 4,5, 5,8, 8, 24,
70 i 160 pm, pozwalacych $ledzi¢ wielopierécieniowe weglowodory aromatyczne w galaktykach,
bedace wskaznikami aktywno$ci gwiazdotwoérczej.

Swoja prace nad obserwacjami galaktyk w zakresie promieniowania podczerwonego rozpoczelam
od danych pochodzacych z japonskiego satelity AKARI (Murakami et al., 2007). AKARI zostal
wystrzelony przez rakiete JAXA MV8 w 2006 roku i dzialal do roku 2011, a jego gtéwnym za-
daniem byla obserwacja calego nieba w podczerwieni. W tym celu wykorzystano dedykowana
kamere FIS (Kawada et al., 2007). Obejmowata ona zakres dlugosci fal od 50 do 180 um poprzez
ekspozycje w czterech filtrach dalekiej podczerwieni: N60 wysrodkowanym na dlugoéci fali 65 pm,
WIDE-S wysrodkowanym na 90 pm, WIDE-L — 140 ym oraz N160 — 160 pum. Katalogi, ktére
dostarczyl AKARI, byly znacznie dokladniejsze niz wczeéniejsze obserwacje IRAS-a ze wzgledu
na czulsze detektory oraz znacznie lepszg rozdzielczo$é katows i szerszy zasigg widmowy. W celu
doktadniejszej analizy promieniowania podczerwonego we Wszech§wiecie misja AKARI obejmo-
wala réwniez dwa glebokie pola wokét biegunéw ekliptyki péinocnej i potudniowej (Wada et al.,
2008; Takagi et al., 2012; Matsuura et al., 2011). Wlasnosci galaktyk z obu tych pél byly tematem
mojej analizy.

Wide-field Infrared Space Explorer (WISE Wright et al., 2010), to obserwujacy w zakresie pod-
czerwonym satelita NASA, ktéry zostal wyniesiony na orbite okoloziemsks w 2009 roku. Na jego
pokladzie znajduja sie detektory IR obserwujace w czterech pasmach wycentrowanych na dtugo-
Sciach fal 3,4, 4,6, 12 i 22 pm. Katalog Zrédel obserwowanych przez WISE zawiera prawie 750
obiektéw o stosunku sygnalu do szumu (S/N) >= § w przynajmniej jednym z pasm. Pomiary
wykonane przez WISE daja niezbedny wkiad do modelowania widm galaktyk, a jednoczeénie
do zrozumienia natury obserwowanych zrédel. Z drugiej strony ogromna liczba pomiaréw zmusi-
ta astronoméw do wykorzystania technik uczenia maszynowego w celu odréznienia rzeczywistych
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pomiaréw od szumu, a takze klasyfikacji zrédel podczerwonych (np. Krakowski et al., 2016; Solarz
et al., 2017).

Kosmiczne Obserwatorium Herschela (Herschel Space Observatory) zostalo zbudowane przez Eu-
ropejska Agencje Kosmiczna (ESA). Satelita dzialal od 2009 do 2013 roku i by! najwiekszym,
jak do tej pory, teleskopem przeznaczonym do obserwacji w zakresie dalekiej podczerwieni i fal
submilimetrowych. Na jego pokladzie znajdowal sie teleskop z 3.5-metrowym lustrem. Dzigki
obserwacjom pasm w dalekiej podczerwieni Herschel byl w stanie badaé procesy powstawania
galaktyk we wezesnym Wszech$wiecie, a takze ich ewolucji.

Kosmiczny Teleskop Podczerwony dla Kosmologii i Astrofizyki (SPICA) to nowej generacji satelita
IR, ktéry zostanie wyniesiony w przestrzef kosmiczna w 2032 roku. Jego czutosé bedzie dwa rzedy
wielkosci wigksza niz teleskopéw Spitzer i Herschel i obejmie dlugoéci fali MIR (20—40 pm) oraz
FIR (34-210 pm i 350 pum).

Polaczenie wszystkich dostepnych pomiaréw otrzymanych z satelitéw podczerwonych umozliwia
odtworzenie pelnego widma podczerwonego galaktyk od NIR poprzez MIR do FIR, a co za tym
idzie zrozumienie proceséw tworzenia gwiazd w galaktykach. Jest to niezwykle istotne, poniewaz
stare gwiazdy mozna zobaczy¢ gléwnie w zakresie spektralnym NIR. Z kolei pyl, skladajacy sie z
mieszaniny ziaren weglowych i krzemianéw amorficznych (Draine, 2003) reemituje promieniowanie
pochodzacych z mlodych, masywnych gwiazd w zakresie MIR i FIR.

Rys. 2 pokazuje, jak istotne dla poprawnej klasyfikacji typéw obiektéw astrofizycznych sa infor-
macje pochodzace z czeci podczerwonej widm galaktyk — wszystkie prezentowane widma ener-
getyczne maja podobne ksztalty w zakresie widzialnym, ale w cze$ci podczerwonej znacznie sig
r6znia. Oznacza to, ze wykorzystanie informacji z czesci IR widm jest wrecz niezbgdne w procesie
identyfikacji typéw galaktyk. Biorgc pod uwage wszystkie mozliwe dane z réznych dlugosci fal, a
takze informacje dotyczace morfologii galaktyk - klasyfikacja réznych typéw i podtypéw galaktyk
staje si¢ coraz bardziej skomplikowana (ale réwnoczeénie bardziej precyzyjna). Tutaj z pomoca
przychodza algorytmy uczenia maszynowego gdyz réwnoczesna praca z milionami galaktyk, z kté-
rych kazda opisywana jest przez kilka parametréw, powoli wychodzi poza mozliwosci standardowej
analizy. Dodatkowo algorytmy uczenia maszynowego moga poméc w uzyskaniu dokladniejszej fo-
tometrii obiektéw obserwowanych w podczerwieni, pomagajac zredukowac efekt przenikania sie
strumieni pochodzacych z wielu Zrédel astronomicznych. Obecnie najbardziej zaawansowanym
narzedziem pomagajacym wyodrebnié strumienie podczerwone pochodzace od pojedynczych ga-
laktyk jest program XID+ (Hurley et al., 2017), ktéry wykorzystuje metody probabilistyczne, ale
w niedalekiej przyszlodci zastosowanie technik uczenia maszynowego moze znaczaco usprawnic
ten proces.

Jako, ze oba tematy sg ze soba $ciSle zwiazane, moja praca obejmuje zaréwno pelna analize
spektrum galaktyk - od UV do FIR, jak i na zastosowaniu algorytméw uczenia maszynowego
do wielkich przegladéw galaktyk. Analiza wlasnoéci fizycznych obiektéw astrofizycznych jest naj-
skuteczniejsza, jezeli dane obiekty majg pomiary w réznych dlugoéciach fal i sg poprawnie skla-
syfikowane, poniewaz dopiero pelna analiza spektralna pozwala opisaé cala ztozonos§é proceséw
fizycznych zachodzacych w galaktykach.



2 Najwazniejsze problemy astronomii podczerwonej roz-
wigzane przez mnie w ostatnich latach - krétkie podsu-
mowanie

Dzigki obserwacjom satelitarnym w dalkiej podczerwieni oraz ich korelacji z danymi w zakresach
dhugoéci fal od UV do promieniowania widzialnego, rozpoczeliémy nows, ere astronomii IR. Jak
w kazdej nowej dziedzinie nauki, wcigz mamy do czynienia z wieloma problemami, opierajacymi
si¢ gléwnie na pytaniach, jak wykorzystaé dane w rzeczywistych analizach i jak interpretowaé
uzyskane wyniki.

Wigkszoé¢ istotnych szczegbiéw dotyczacych prac z zakresu H1—H9 oméwie w dalszych, dedyko-
wanych im rozdziatach. W tym miejscu chcialabym sporzadzié listg kluczowych kwestii, ktérymi
zajmowalam sie w ciagu okresu, jaki mingl od nadania mi stopnia doktora:

o wiasciwosci Zrédel podczerwonych — obserwacje wykonane w zakresie FIR maja znacz-
nie nizsze rozdzielczoéci niz podobne pomiary otrzymane przy uzyciu krétszych diugosci
fal; Strumienie pochodzace z réznych galaktyk mieszaja sie ze soba, dlatego tez identyfi-
kacja pojedynczych Zrédel jest bardzo trudna. Zwykle do wyekstrahowania strumienia dla
pojedynczej galaktyki nalezy uzy¢ zestawu zalozen dotyczacych jej polozenia oraz jej bar-
dzo podstawowych wiasnoSci. W moich pracach H1 i H2 sprawdzitam identyfikacje 1000
najjasniejszych zrédet AKARI w polu ADF—S obserwowanych w pa$mie 90 pym poprzez
modelowanie ich widm energetycznych (ang. spectral energy distribution, SED). Wykaza-
tam, ze galaktyki obserwowane przez AKARI w glebokim polu podczerwonym ADF—S to
gléwnie bliskie galaktyki o silnej aktywnodci gwiazdotwoérczej (ang. star formation, SF);
stwierdzilam réwniez, ze wigkszo$é analizowanych obiektéw jest silnie zaslonieta przez pyt;
ponadto obecnie pracuje¢ nad uzyciem algorytméw uczenia maszynowego, ktére pozwola na
uzycie bardziej elastycznych zatozen wykorzystywanych pézniej do ekstrakcji strumienia w
obserwacjach podczerwonych (H7—H9),

o identyfikacja Jasnych Galaktyk Podczerwonych (LIRGs) oraz Ultrajasnych Galaktyk pod-
czerwonych (ULIRGs) (wyjasnienie w rozdziale Sec. 3)— selekcja LIRG-6w i ULIRG-6w
réwniez nie jest trywialna; 90% energii w tych galaktykach emitowane jest w zakresie pod-
czerwonym, a ich widmo od UV do éwiatla widzialnego nie ma zadnych unikalnych wlasci-
wosci; do selekeji tych ekstremalnych obiektéw potrzebna jest szacunkowa ocena catkowitej
wartosci jasnoéci pylu (Lqust); technika modelowania SED jest tu niezwykle uzyteczna. Z
pola ADF-S wybralam LIRG-i i ULIRG-i na podstawie oszacowanej z modelowania ja-
snoéci pytu i wyznaczylam dla nich érednie widma unormowane dla dtugosci fali 90 pm
(H1); ponadto przeprowadzilam dodatkows analiz¢ wpltywu ttumienia pytu na ich wlasno-
éci, a takze wkladu aktywnych jader galaktyk (AGN) w jasnosci tych obiektéw w zakresie
dtugodci fal NIR-MIR (H3). Sprawdzilam réwniez, ktére typy AGN czesciej wystepuja w
tych esktremalnych galaktykach i wykazalam, ze LIRG-i zawieraja zaréwno Typ 1 i Typ 2
AGN-6w, jak i typy posrednie. Zdecydowana wigkszoé¢é ULIRG-6w zawiera AGN-y Typu 2.
Ponadto w pracy H5 sprawdzilam mozliwoéé oszacowania Lg,; jedynie na podstawie emisji
pochodzace]j z gwiazd i dowiodlam, ze dzieki modelowaniu galaktyk z zachowaniem bilansu
energetycznego mozemy przewidzie¢ warto$¢ Lgys: bazujac tylko na danych UV-NIR. Jest
to mozliwe nie tylko dla standardowych galaktyk IR, ale nawet LIRGéw i ULIRGé6w, ktére
zachowuja budzet energetyczny.

e atenuacja pytu — odgrywa istotna role w galaktykach IR. Podstawg metodg modelowania
SED jest rckonstrukeja emisji promieniowania pochodzacego z gwiazd z wykorzystaniem
modeli syntetycznych populacji gwiazdowych oraz historiag powstawania gwiazd. Dlatego

7%



Yofty

tez podczas modelowania widm energetycznych galaktyk nalezy wzigé pod uwage relacje
miedzy pylem, gwiazdami i gazem w galaktyce. Pyl odgrywa tutaj kluczowa role, gdyz
silnie oddziatujac przeksztalca SED: pochlania i rozprasza fotony pochodzace z miodych
gwiazd, a nastepnie reemituje pochlonigta energic w IR. W rezultacie, wszelkie modelo-
wanie SED, szczeg6lnie dla galaktyk o znacznej emisji w podczerwieni, musi uwzgledniadé
ttumienie pylu. Najlepsza metoda wyznaczenia atenuacji pytlu w galaktyce jest rozwigzanie
réwnan transportu promieniowania, ale obliczenia sg bardzo skomplikowanie i silnie zaleza
od geometrii galaktyki. Dlatego tez najprostszym sposobem opisu atenuacji pytu jest wpro-
wadzenie jednej krzywej ttumienia, uwzgledniajacej wladciwosci czasteczek i rozmieszczenie
zaréwno gwiazd jak i chmur pylu w galaktyce.

W pracach H4, H5 i H6 przeprowadzilam analize wplywu trzech najbardziej znanych praw
atenuacji pytu na podstawowe wtasnoéci galaktyk obserwowanych w pelnym zakresie widma.
Skupitam si¢ na takich wielkosciach jak: masa gwiazdowa, tempo tworzenia nowych gwiazd
i jasnoéé pytu.

W pracy H4 wnioskujemy, ze atenuacja pylu, oszacowana dla grup galaktyk wyselekcjono-
wanych na podstawie jasnosci w IR, jest znacznie wigksza (~2 mag) od tej samej wartosci
uzyskanejdla galaktyk wyselekcjonowanych w zakresie UV, czy emiteréw H,. Atenuacja
pylu w galaktykach podczerwonych jest réwniez wigksza niz globalne tlumienie promienio-
wania we Wszechéwiecie mierzone w oparciu o rozklad strumieni jasnoéci zaréwno UV, jak
i IR. Zbadaliémy tez globalng ewolucj¢ ttumienia w funkcji przesuniecia ku czerwieni (ang.
redshift, oznaczanego symbolem 2) — atenuacja pylu w galaktykach podczerwonych roénie w
przedziale 0<z<1 i pozostaje niemal stala dla przesunigé ku czerwieni pomiedzy 1 a 1,5. Przy
selekcji galaktyk o stalej jasnosci IR ich atenuacja nieznacznie maleje wraz z przesunigciem
ku czerwnieni, ale otrzymane wyniki maja znacznie wigkszy rozrzut.

W pracy H5 wykazalam, Ze masa gwiazdowa jest niezwykle wrazliwa na réznice w zasto-
sowanych prawach tlumienia pylu, ktére prowadzg do istotnych réznic w oszacowaniach
mas gwiazdowych, nawet o czynnik dwa w skali logarytmiczej, czyli 100 razy. W oparciu
o wyjatkowo duza probke galaktyk, liczaca powyzej 40 tysiecy, opublikowaliémy funkcje
przeskalowujacg otrzymane masy gwiazdowe pomiedzy trzema uzytymi modelami atenuacji
pyhu.

W H6 wykazali$my, iz prawa tlumienia o elastycznych parametrach znacznie lepiej nadladuja
prawdziwe krzywe tlumienia niz te uzywane standardowo w literaturze. Otrzymane przez
nas wyniki sg bardzo zblizone do tych uzyskanych na podstawie modeli réwnan transportu
pylu w galaktykach.

Analiza atenuacji pylu w galaktykach podczerwonych jest obecnie kontynuowana w ramach
projektu SONATA BIS AstroDust, ktérego jestem kierownikiem.

Klasyfikacja galaktyk: identyfikacja réznych klas Zrédel promieniowania podczerwonego,
ale nie tylko, jest wstegpnym krokiem poprzedzajacym rozpoczecie analizy fizycznej. Ty-
powe dwuwymiarowe diagramy kolor-kolor lub kolor-kolor-strumiefi nie sg zwykle wystar-
czajgce, aby mdéc wyselekcjonowaé konkretne klasy obiektéw. Nawet prosta klasyfikacja
gwiazda—galaktyka— AGN w przestrzeni dwu, lub tréjwymiarowej jest bardzo trudna, ponie-
waz rézne typy obiektéw nachodzg na siebie na takich wykresach. Wynikowe ”zabrudzenie”
prébki ma wplyw na interpretacjg statystyczna wynikéw i moze powodowaé bledy w ana-
lizie oraz falszowaé wyprowadzone wnioski. Jedyna mozliwoécia wyboru wilasciwej prébki
réznych typéw obiektow jest wykorzystanie calej mozliwej wiedzy do procesu selekcji. Dla
galaktyk ten wektor danych moze laczyé strumienie, jasnoéci, kolory, przesuniecia ku czer-
wieni, morfologie, wladciwosci fizyczne, linie spektralne itp. Mozliwym sposobem radzenia
sobie z wielowymiarows klasyfikacja jest zastosowanie algorytméw uczenia maszynowego.
Swojg pierwszg prébe klasyfikacji w przestrzeni wielowymiarowej podjelam postugujac sig
nadzorowanym algorytmem uczenia maszynowego SVM (HT). Proces ten nazywany jest

10



uczeniem nadzorowanym, gdyz tryb uczenia sie algorytmu z zestawu danych treningowych
(wzorcowych) moze byé traktowany jako nauczyciel nadzorujacy proces uczenia sie. Dzigki
prébee treningowej znane sg prawidlowe odpowiedzi i algorytm iteracyjne uczy sie prze-
widywaé, z pewnym prawdopodobiefistwem, odpowiedZ, a w razie biednej odpowiedzi jest
on korygowany. Po kilku ”lekcjach” algorytm jest tak dobrze wyszkolony (zakohczyt kon-
strukcje plaszczyzny decyzyjnej), ze moze pracowaé bez "nauczyciela”. W celu ”nauczenia
algorytmu” wladciwego schematu klasyfikacji stworzylam prébke szkoleniows na podstawie
danych fotometrycznych i wyznaczonego spektroskopowo przesuniecia ku czerwieni gwiazd,
galaktyk i AGN-6w pochodzgcych z zestawu danych VIPERS. Prébka treningowa skiadala
sig z obiektéw sklasyfikowanych za pomoca widm spektroskopowych. Po starannym treningu
algorytm SVM, ktérego uzywalam, wybral galaktyki, gwiazdy i AGN z nieuzywanego do
treningu zestawu obiektéw VIPERS (zbioru testowego) z dokladnoécia powyzej 90% oraz z
niekompletnoécig i zanieczyszczeniem na poziomie 2%. W tej pracy wykazalam, ze dodanie
informacji pochodzacej z zakresu promieniowania podczerwonego znacznie poprawia wyniki
klasyfikacji w szczegblnosci AGN-6w i zmiejsza zanieczyszczenie katalogéw sklasyfikowanych
obiektéw.

Razem z doktorantem Tomaszem Krakowskim wykonaliémy podobng klasyfikacje (H8) w
oparciu o dwa przeglady nieba typu all-sky: SuperCOSMOS (katalog Zrédel optycznych) i
WISE (NIR-MIR). Ten zestaw danych nie zawiera informacji o przesunieciu ku czerwieni.
Ponownie wykorzystaliSmy prébke szkoleniows gwiazd, galaktyk i AGN-6w, bazujac na ko-
relacji z katalogiem Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Dzigki nadzorowanemu algorytmowi
SVM sklasyfikowalismy i upubliczniliémy katalog 15 milionéw galaktyk wraz z prawdopo-
dobienstwem przynaleznodci danego obiektu do klasy galaktyk.

Ostatnia praca dotyczaca automatycznej klasyfikacji zawarta w moim podsumowaniu osig-
gnie¢ zawodowych, H9, jest to praca wykonanana razem z moja 6wczesna doktorantks,
Malgorzata Siudek i dotyczy klasyfikacji bez nadzoru (uzylam algorytmu Fisher EM). Nie-
nadzorowane uczenie ma zastosowanie tam, gdzie prébka szkoleniowa nie jest znana, a celem
algorytmu jest modelowanie podstawowej struktury lub rozkladu danych. Nienadzorowane
algorytmy uczace moga byé wykorzystywane do rozwigzywania probleméw zwiazanych z
grupowaniem si¢ obiektéw, aby odkryé charakterystyczne wladciwosci zawarte w danych.
Automatyczne, nienadzorowane klasyfikacje staja si¢ nieocenionym narzedziem w dobie eks-
ponencjonalnego przyrostu iloSci danych astronomicznych. W lokalnym Wszechéwiecie ga-
laktyki mozna sklasyfikowaé np. wg krej$ z wersji diagramu kamertonowego Hubble’a. Dla,
wyzszych przesunieé ku czerwieni czgstoograniczamy si¢ do trzech klasycznych grup galak-
tyk: czerwonych—pasywnych, niebieskich—aktywnych i poérednich majacymi swoje miejsce
w zielonej dolinie. Istnieje wiecej podklas tych galaktyk, ale nie jeste$my w stanie zbudowad
prébki treningowej w celu uzycia algorytméw nadzorowanych, gdyz nie znamy dokladnych
wlasciwosci tych podklas.

W artykule H9 zaproponowaliémy nowe podejscie do klasyfikacji galaktyk, oparte na trzy-
nastowymiarowej przestrzeni parametréw zbudowanej z 12 jasnoéci bezwzglednych i spek-
troskopowego przesuniecia czerwieni. Za pomocg algorytméw nienadzorowanych znalezlismy
12 klas (11 klas rzeczywistych i jedna klasa obiektéw odstajacych), ktére sa uporzadkowane
wedtug 4cile okreSlonej sekwencji od najwczeéniejszych do najpdsniejszych typéw, dzielac
galaktyki na trzy gléwne grupy: czerwona, zielong i niebieskg. Grupy te zostaly nastep-
nie automatycznie podzielone na podklasy: trzy czerwone, trzy zielone i pigé niebieskich.
Granice, ktére znalezliémy pomigdzy klasami, nie sg ostre (takie podejécie jest bardziej re-
alistyczne, poniewaz przejscie miedzy klasami powinno byé ciagle); prawdopodobiefistwo
przynaleznosci do danej klasy jest przypisane do kazdej galaktyki, podobnie jak w artykule
HB8. Wszystkie galaktyki nalezace do konicowych 11 grup maja wspélne wlasciwosci fizyczne
i widmowe, takze poza cechami wykorzystywanymi do celéw klasyfikacji. Oznacza to, ze
nasze nowe podejscie do klasyfikacji pozwala nam na $ledzenie $ciezek ewolucji galaktyk i

11

2}



i

e
2 107 IRl
—_ |3 7’ N
A
] _1l / \“
® 10 \
.é. I /a N
e
-2] -
:j 16% \_,/-” \\
[} ’ C T T \\
> - \
g6 o7
o } !
= /
9 g
- 10 /]
/
— !
g LA - - gt |
8 10° 10° 10° 10° 107
& zAtA)

Fig. 3: Srednie znormalizowane widma energetyczne dla diugoéci fali 90 pm; ULIRG (linia przerywana),
LIRG (linia kropkowana) i pozostale galaktyki (linia ciggla). Otrzymane Srednie widma energetyczne
zostaly przedstawione w ukltadzie spoczynkowym (ich przesuniecie ku czerwieni wynosi 0). Rysunek pod-
chodzi z pracy Malek et al. (2013a).

wybieranie z duzych przegladéw np. czystej klasy galaktyk przyslonigtej pylem, tworzacych
gwiazdy bardzo efektywnie (np. klasa 6 z pracy H9). Dodanie do schematu klasyfikacyjnego
danych FIR pomoze w selekcjonowaniu bardziej szczegdlnych galaktyk ze wzgledu na zmiane
tlumienia pylu — na podstawie zdefiniowanych klas, mozna prze§ledzié rézne wlasciwosci
ttumienia pylu oraz jego pelng ewolucje bez znieksztalcehh powodowanych selekcjg (bardziej
szczegblowo proces ten zostal opisany w pracy H4 oraz przedstawiony na Rys. 4).

Ponizej przedstawiam kolejno wszystkie artykuly naukowe, ktére wchodzg w sklad mojego osig-
gniecia naukowego, omawiajac je bardziej szczegdtowo.

3 Wilasciwosci galaktyk obserwowanych w glebokich prze-
gladach FIR
Madlek et al. (2013a) [H1], and Malek et al. (2014) [H2]

Rozpoczglam badania nad galaktykami obserwowanymi w podczerwieni uzywajac do tego celu
przegladu AKARI Deep Field-South (ADF—S). ADF—S jest duzym (~ 12 stopni?) pozagalak-
tycznym przegladem nieba, ktéry obserwowany byl przez wiele instrumentéw, rejestrujacych fale
optyczne, IR i radiowe. Lokalizacja tego pola (RA=4:44:00, Dec=-53:20:00) jest bardzo perspekty-
wiczna, poniewaz lezy on blisko poludniowego bieguna ekliptycznego i w przyszioéci bedzie takze
objety obserwacjami takich misji kosmicznych jak Euklid czy SPICA (Nakagawa. et al., 2015).

Wspélnie ze wspélpracownikami wykorzystaliémy wieloczestotliwosciowy katalog ADF—S (Malek
et al., 2010), ktéry byl pierwszym takim katalogiem (wieloczestotliwoéciowy to moje thumaczenie
angielskiego odpowiednika multiwavelength, czyli zawierajacy pomiary pochodzace z réznych in-
strumentéw, zebrane w réznych dlugosciach fal) pola ADF—S, zawierajacym 1000 najjasniejszych
zrédel wykrytych w pasmie 90 pm. W roku 2010, czyli w czasie kiedy ten katalog powstawal,
jedynie 545 galaktyk posiadalo optyczne odpowiedniki w innych katalogach, a co wigcej, jedynie
dla niecalych 25% z nich posiadalismy informacje o przesunigciu ku czerwieni. Aby zbadaé nature
i wlasciwosci Zzrédet ADF-S w pracy H1 obliczylam fotometryczne przesunigcia ku czerwieni dla
wszystkich z nich.
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W Malek et al. (2010) wykazaliémy, ze obserwowane w ADF—S jasne zrédla punktowe FIR ma-
ja bardzo podobne wladciwosci jak lokalna populacja galaktyk jasnych optycznie, z wyjatkiem
niezwykle wysokiego odsetka obiektéw szczegblnych lub oddziatujgcych oraz mniejszego udzia-
tu galaktyk eliptycznych. Odsetek galaktyk soczewkowatych okazal sig taki sam jak w populacji
jasnej optycznie, co sugeruje, ze galaktyki tego typu moga czesto zawieraé znaczng iloéé chtodne-
go pytu. 343 z 1000 najjaéniejszych galaktyk obserwowanych w polu ADF-S nie bylo wczesniej
znanych jako Zrédia IR. W pracy Malek et al. (2010) na podstawie rozkladu spektroskopowego
przesuniecia ku czerwieni pokazaliSmy, ze galaktyki obserwowane w polu ADF—S to gléwnie bliskie
galaktyki, ale bez informacji o przesunieciu ku czerwieni dla calej prébki, nie moglismy wyciagnaé
jednoznacznych wnioskéw. W moim pierwszym artykule wigczonym do dorobku habilitacyjnego,
Malek et al. 2013a, H1, oszacowatam fotometryczne przesuniecia ku czerwieni (2pno:) dla dodat-
kowych 113 galaktyk postugujac sie technika modelowania widm energetycznych galaktyk (ang.
spectral energy distribution, SED) z wykorzystaniem kodu Code Investigating GALaxy Emission
(CIGALE Noll et al., 2009; Boquien et al., 2019). Podstawowym zatozeniem metody modelowania
SED jest rekonstrukcja emisji gwiazd znajdujacych si¢ w galaktyce z modelami syntezy populacji
i historig powstawania gwiazd o réznej zlozonosci przy uzyciu wolnych parametréw (np. Walcher
et al., 2011; Conroy, 2013).

Program wykorzystywany do modelowania widm galaktyk, CIGALE, zostal w pracy H1 po raz
pierwszy zastosowany w celu oszacowania zppot. W tym czasie kod CIGALE nie byt zaprojekto-
wany jako narzedzie do szacowania Zphee, ale odkryliSmy, ze w przypadku galaktyk IR bardziej
efektywne bylo uzycie narzedzia do modelowania SED wykorzystujacego bilans energetyczny po-
migdzy UV i FIR, niz uzycie standardowych kodéw do szacowania 2zphet, ktére koncentruja sig
gléwnie na UV-optycznym zakresie widm.

Wykorzystanie uzytecznodci kodu CIGALE do estymacji zphot 1 zaproponowanie procedury po-
stgpowania bylo ubocznym, ale istotnym dla calej spolecznosci astronomicznej wykorzystujacej
podczerwone narzedzia do modelowania SED. W rezultacie, nowa wersja kodu CIGALE (Boqu-
ien et al., 2019) ma juz zaimplementowang ta funkcjonalnosé. W H1 doszliémy do wniosku, ze
najjasniejsza prébka obiektéw IR ADF—S sklada sig gléwnie z pobliskich, masywnych galaktyk.
Galaktyki te sa réwniez bardzo aktywne, jezeli chodzi o procesy SF, co jest sciéle skorelowane z
przesunigciem ku czerwieni (dalsze galaktyki sa bardziej aktywne - co moze by¢ czesciowo spowodo-
wane seleckja). Ustaliliémy, ze 25% prébki stanowia ULIRG-i. Podobnie jak w Sanders & Mirabel
(1996a) definiuje ULIRG-i jako galaktyki o calkowitej jasnosci w podczerwieni (Lgys:) wiekszej
niz 10'?[Lg)] (podobnie definiuje LIRG-i, jako te, dla ktérych 101 [Lg] < Laus: < 10'2[Lg)).

Dzigki wysokiej statystyce ULIRG-6w i LIRG-6w, w pracy Malek et al. (2013a) zsumowalismy i
opublikowali$émy $rednie modele SED dla ULIRGéw, LIRGéw i pozostalych galaktyk podczerwo-
nych znalezionych w polu ADF—S, znormalizowanych na poziomie 90 um (Rys. 3).

Poprzednie badania wskazuja, ze w lokalnym Wszechéwiecie (przesunigcie ku czerwieni ponizej
0,2) ULIRG-i sa rzadko obserwowanymi obiektami (Kim & Sanders, 1998), ale przy wyzszym
przesunigciu ku czerwieni staja si¢ one bardziej powszechne (Takeuchi et al., 2005a; Symeoni-
dis et al., 2013). Poniewaz w polu ADF—S, ktére zawiera niedalekie obiekty, znalazlam grupe
LIRG-6w i ULIRG-6w, zdecydowalam sie na przeprowadzenie bardziej analizy tych Zrédet. W
pracy Malek et al. (2014), H2, wykazalam, ze ULIRG-i oraz LIRG-i zawierajg chlodniejszy pyl
niz reszta prébki ADF—S. Widoczne jest wyraZne przesunigcie maksimum emisji pytu w kierunku
dluzszych fal (Rys. 3) niz dla pozostatych galaktyk. Ponadto érednie modele widm energetycznych
wykazujg rosnacy stosunek jasnosci bolometrycznej i podczerwonej do jasnoéci pytu. Wartoéé ta
jest Sciéle skorelowana z atenuacjg pytu w pasmie V (~0.55 pm) dla populacji gwiazdowej. Ogdl-
nie rzecz biorac, natura LIRG-6w i ULIRG-6w nie jest trywialna. Wyglada na to, ze wigkszosé
lokalnych ULIRG-6w to systemy powstate w wyniku zderzen bogatych w gaz galaktyk dyskowych
(Murphy et al., 1996; Clements et al., 1996; Veilleux et al., 2002), podczas gdy lokalne LIRG-i

13



maja bardziej zréznicowane morfologie (Hung et al., 2014); emituja one wigkszo$¢ swojej energii
(ponad 90%) w zakresie IR, co oznacza, iz w duzym stopniu zaslonigte sg pylem (Sanders &
Mirabel, 1996b). Pomimo bardzo jasnego skladnika pylowego LIRG-i i ULIRG-i charakteryzu-
ja si¢ umiarkowanym natezeniem $wiatla w pasmach optycznych. Z tego powodu, aby wyjasnié
ich bardzo wysokie natezenie promieniowania podczerwonego, obiekty te musza posiadaé¢ wciaz
trwajace, gwaltowne procesy gwiazdotworcze, tworzac nowe gwiazdy w tempie 100 mas slonca w
ciagu roku (100 Mgyr™!, na podstawie wzoréw zawartych w Kennicutt, 1998 i wynikéw opubli-
kowanych w da Cunha et al., 2015; Howell et al., 2010; Podigachoski et al., 2015 i innych). Ta
bardzo intensywna formacja nowych gwiazd jest niemal niewykrywalna w dtugodciach fal innych
niz IR (Pérez-Gonzélez et al., 2005). Wyniki te sklonily mnie do bardziej szczegbtowej analizy
wlasciwosci tlumienia pylu w réznego rodzaju populacjach galaktyk IR, ale najpierw chciatlam
odpowiedzieé na pytanie, czy, a jesli tak, to w jaki sposéb aktywne jadra galaktyk (ang. Active
Galactic Nucleus, AGN) moga mie¢ wplyw na jasno§¢ ULIRG-6w i LIR-Géw.

3.1 Wplyw réznych typéw AGN6w na widmo energetyczne LIRGOw i
ULIRG6w
Matek et al. (2017) [H3]

Z wezesniejszych badah wynika, ze ponad 256% (Veilleux et al., 1997), 30% (Clements et al., 1996;
U et al., 2012), 40% (Farrah et al., 2007; Veilleux et al., 2009), 50% (Alonso-Herrero et al., 2012;
Carpineti et al., 2015) a nawet 70% (Nardini et al., 2010) ULIGR6w i LIRG6w w naszym lokalnym
Wszechéwiecie zawiera AGNy. Tak duza rozbiezno$é wynikéw badan sugeruje, ze odsetek LIRG-
6w i ULIRG-6w, w ktérych znajdujg sie AGN-y, éciSle zalezy od selekcji prébki i metody dia-
gnostycznej umozliwiajacej identyfikacje AGN-6w. Najbardziej prawdopodobnym dominujacym
czynnikiem wplywajacym na calkowitg emisje IR w wiekszo$ci ULIRG-6w jest aktywnosé gwiaz-
dotwércza, ktéra moze byé¢ zwiazana z obecnoscia AGN-6w. W artykule Veilleux et al. (2009),
na podstawie probki Spitzer 1 Jy, stwierdzono, ze udzial AGN-6w w lokalnych ULIRG-ach moze
wahaé si¢ od 30% do nawet 50%, a ich zawarto$é jest silnie uzalezniona od samej jasnoéci pylu.
Veilleux et al. (2009) i Lee et al. (2011) pokazali, ze ULIRGI czeéciej zawierajg Typ 2 AGN6w,
czyli przystonigtych torusem pytowym, niz Typ 1 (centralny obszar aktywnego jadra znajduje sig
na lini widzenia obserwatora), a odsetek ULIRG6w potaczonych z Typem 2 AGN wzrasta wraz ze
wzrostem jasnosci IR. Podobng konkluzje mozna znalezé w pracy Kim (1995). Poniewaz wszystkie
wymienione artykuly oparte byly na bardzo podobnej selekcji obiektéw (przeglady IRAS 1 Jy i
Spitzer 1 Jy), bardzo interesujacym wydaje si¢ sprawdzanie, czy ULIRGi wyselekcjonowane w
inny spos6b maja podobne wlasciwosci.

Do analizy wykorzystatam ten sam wieloczestotliwosciowy katalog Malek et al. (2010) jak w moich
poprzednich pracach, ale tym razem dodalam nowe pomiary fotometryczne, gléwnie z teleskopéw
GALEX, Spitzer (Rieke et al., 2004), WISE i przegladu ATCA-ADFS (White et al., 2012), a takze
nowe dane spektroskopowe, nie zawarte w moich poprzednich badaniach (gléwnie Sedgwick et al.,
2011), w celu stworzenia rozszerzonej wersji katalogu. Aby unikngé mozliwych nieprawidtowosci
zwigzanych z wyznaczeniem zppot, Wybratam tylko galaktyki z przesunieciem ku czerwieni >0.05,
charakteryzujace si¢ z dobrym pokryciem spektralnym catych widm: od UV do FIR. W sumie
wyselekcjonowalam 69 galaktyk.

Razem ze wspéipracownikami, uzyliémy narzedzia CIGALE do obliczenia podstawowych wiaéci-
woéci fizycznych jasnych galaktyk podczerwonych ADF—S. UwzgledniliSmy modul Fritz et al.
(2006), ktéry odzwierciedla geometryczna strukture torusa pylowego oraz emisje pochodzaca z
AGN-6w i przeprowadziliémy analize obu typéw (Typ 1 i Typ 2). Dodatkowo, w celu uzyskania
niezaleznych wynikéw pomiaréw Lg,s: i temperatury pylu, wykorzystaliémy narzedzie do mo-
delowania CMCIRSED SED (Casey, 2012) dopasowujace do czeéci podczerwonej widma funkcje
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zmodyfikowanego ciata doskonale czarnego (tzw. gray body) oraz funkcje potegowa. Czeéé pracy
zwigzanej z modelowaniem widm podczerwonych galaktyk programem CMCIRSED SED wyko-
nala doktorantka, Malgorzta Bankowicz, w ktérej przewodzie jestem promotorem pomocniczym.

WykazaliSmy, ze 25% obiektéw z pola ADF—S mozna sklasyfikowaé jako ULIRG-i, natomiast 32%
jako LIRG-i. Wigkszo§¢ LIRG-6w to galaktyki pobliskie, z przesunigciem ku czerwieni ponizej 0,4.
Jednoczesnie rozklad przesuniecia ku czerwieni ULIRG-6w jest znacznie szersza i obejmuje zakres
od 0.1 do 1,4. Na podstawie metody dopasowania SED-6w w pelnym przedziale widma, od UV
do FIR, doszliSmy do wniosku, ze dla wigkszoSci ULIRG6w w polu ADF—S wklad AGN-6w w
catkowita jasnodé pylu Lgys: jest wyzszy niz 19+8%. Wkiad AGN-6w do jasnoéci LIRG-6w jest
nieco nizszy i wynosi 13+3%. Wykazaliémy, ze w prébce LIRG-6w z pola ADF—S znajduja sie
AGN-y zaréwno Typu 1, Typu 2, jak i typéw posrednich. Przewazajaca czeéé ULIRG-6w zawiera
AGN-y Typu 2.

Dla ponad 64% ULIRG-6w i LIRG-6w z pola ADF-S, wklad AGNéw w catkowita jasnoéé jest
wyzszy niz 10%. Stwierdziliémy, ze ULIRG-i charakteryzujg si¢ wyzszg zawartoscia AGN-6w niz
LIRGi, a ponadto wkiad AGN6w zwicksza sie wraz z jasnoscia pytu. Wigkszosé ULIRGéw wyka-
zuje udzial AGN na poziomie wyzszym niz 20%. Jak wynika z pracy Ciesla et al. (2015), wktad
emisji AGN-6w w catkowity jasno$¢ Lg,s: wyznaczony przez CIGALE jest praktycznie zawsze
przeszacowywany dla wkladu AGN-6w ponizej 10%. Réwnoczesnie jest on niedoszacowany dla
wyznaczonego wkladu AGN6w powyzej 20%. Poniewaz wigkszoé¢é LIRG-6w i ULIRG-6w w polu
ADF—S charakteryzuje si¢ wkltadem AGN-6w na poziomie powyzej 10%, rzeczywisty wklad moze
by¢ niedoszacowany, a zatem uzyskane przez nas wartoéci nalezy traktowaé jako limity dolne.

Pojawia si¢ pytanie, dlaczego chlodne ULIRG-i maja wigksze szanse na to, ze zawierajag AGN-y,
ktérych jadro znajduje si¢ na lini widzenia obserwatora? Jezeli przyjmiemy, ze emisja pylu w
ULIRG-ach jest izotropowa, takie odkrycie mogloby podwazy¢ teorig unifikacji AGN-éw, wedtug
ktérej galaktyki Seyferta Typu 11 Typu 2 sa tego samego rodzaju obiektami, otoczonymi optycznie
grubym torusem pytu, ale widzianymi pod réznymi katami (Antonucci, 1993). Istotnie, takie
wyjadnienie zaobserwowanej tendencji réznych rodzajéw ULIRG-6w do posiadania réznych typow
AGN-6w sugerowaly na przyklad prace Veilleux et al. (1997) i Lee et al. (2011).

Aby rozwiazaé t¢ zagadke bardziej szczegdlowo, potrzebujemy lepszych zestawéw danych, z bar-
dziej precyzyjnymi pomiarami IR obejmujacymi pelne spektrum galaktyk od NIR do FIR, aby
znacznie dokladniej odworowaé ksztalt emisji samego AGN-a, badz tez uzyé bardziej zaawanso-
wanych modeli do opisu torusa pytowego niz Fritz et al. (2006). Jest to temat mojej obecnej pracy.
Jak juz wczeéniej sprawdziliémy, (H1 i H2, kolejno Malek et al., 2013a, 2014), tlumienie pylu
odgrywa réwniez bardzo wazna role w opisie wlasciwosci galaktyk, zwlaszcza galaktyk z duza ilo-
Scig pylu, postrzeganych jako ekstremalne obiekty podczerwone, jak LIRG-i, ULIRG-i czy nawet
Hyper LIRG-i (jasno$é¢ Lgys: powyzej 103[Lg]).

4 Atenuacja pylu

Gwiazdy i pyt w galaktykach wspélnie ewoluuja i ich wlasnoéci wzajemnie od siebie zaleza. Ponie-
waz obserwowane promieniowanie zalezy zaréwno od wlasnosci pytu, jak i od wlasnoéci gwiazd,
jednoczesne modelowanie ich wlasnodci nie jest sprawg tatwa. Te zlozona zalezno$é odzwierciedla
prawo atenuacji pytu, czyli wygaszania intensywnoéci promieniowania galaktyki w danym pasmie.
Nieznajomo$¢ doktadnego ksztaltu krzywej tlumienia ogranicza interpretacje podstawowych wia-
snodci galaktyk, takich jak wiek, masa i tempo powstawania gwiazd.

Wraz z pojawieniem si¢ teleskopéw rejestrujacych emisje w zakresie fal podczerwonych i sub-
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milimetrowych, zawarto$¢ pytu (masa pylu i emisja pylu) jest mierzona rutynowo dla niskich i
wysokich przesunigé ku czerwieni (Cortese et al., 2012; Dunne et al., 2011; Santini et al., 2014).
Obecno$é pytu w galaktyce powoduje poczerwienienie, bedace konsekwencja tlumienia najsilniej-
szego w zakresie promieniowania UV i zmniejszajacego sie w kierunku fal dluzszych. Poczerwienie-
nie to jest zalezne zaréwno od wlaéciwosci pytu, jak i od rozmieszczenia go w strukturze galaktyki.
Proces interakcji pomigdzy gwiazdami i pylem charakteryzuje sie gléwnie krzywa wygaszenia mie-
rzong wzdtuz linii widzenia pojedynczych gwiazd, co daje bezpoéredni wglad we wlasciwosci pytu.
Jednak jesli wezmie si¢ pod uwage duze regiony galaktyk lub galaktyki jako calo§é, wplyw pylu na
populacje gwiazd zalezy nie tylko od iloéci i wladciwoéci pytu, ale takze od jego rozmieszczenia w
stosunku do obszaréw gwiazdotwoérezych. Ta zlozona interakcja prowadzi do pojawienia si¢ prawa
atenuacji, ktérego zalezno$é od diugosci fali jest generalnie bardzo rézna od krzywej wygaszenia
(np. Witt & Gordon, 2000). W zaleznoéci od o ksztattu krzywej atenuacji, efekty te ograniczaja
mozliwoé¢ oszacowania i interpretacji podstawowych wlasnoéci galaktyk, takich jak wiek popu-
lacji gwiazdowych, masa gwiazdowa oraz tempo powstawania gwiazd (dokladny opis wplywu na
pomiary mas gwiazdowych galaktyk mozna znalezé w artykulach Mitchell et al., 2013; Lo Faro
et al., 2017; Malek et al., 2018; Buat et al., 2018).

4.1 Ewolucja krzywej atenuacji
Buat et al., 2015, [H4]

Wspdlnie ze wspéipracownikami dokonali$émy dokladnego oszacowania atenuacji pytu dla galaktyk
IR obserwowanych na Péinocnym Polu Bieguna Ekliptyki AKARI (AKARI NEP). Pole to jest
znacznie mniejsze niz pole obserwowane w ramach przegladu ADF—S, poniewaz obejmuje obszar
0,4 stopni? (Matsuhara et al., 2006). Dane uzyskano za pomoca przyrzadu Infra-red Camera (IRC,
Onaka et al., 2007), ktéry zbieral dane w filtrach NIR i MIR, wyérodkowanych na dlugosciach fal
2 (N2), 3 (N3),4 (N4),7(57),9(S9), 11 (S 11), 15 (L15), 18 (L18) i 24 (L24) um. Diugie czasy
ekspozycji umozliwily stworzenie bardzo glebokiego katalogu — 26,86 magnitudy w pa$mie N2.
Do danych optycznych i danych NIR dodali$my réwniez pomiary z pasm UV i FIR (Herschel 100
i 160 pm). Do ostatecznej analizy wykorzystaliémy 4077 galaktyk wyselekcjonowanych w pa$mie
8 um. Ze wzgledu na duzg prébke galaktyk, podzielilismy obiekty na cztery grupy ze wzgledu na
przesuniecie ku czerwieni na 0.3, 1.0, 1.5 i 2.0. WyznaczyliSmy atenuacje pylu za pomocg pelnego
modelowania widm galaktyk w przedziale UV — FIR wraz z komponentem AGN (Fritz et al., 2006
model). Zastosowaliémy rézne prawa tlumienia znane w literaturze:

1. Calzetti et al. (2000) o elastycznym nachyleniu, z dodatkowa wypukloécig (tzw. bumpem)
na dugosci fali 2175 A:

Ax = B(B = V)(K () + Daom W5’ o

gdzie Ay = Ay (N\/ ,\V)s, Av jest dlugoécia fali 550 um, Ay jest atenuacjg mierzona w pasmie
V, k' zdefiniowane jest jako

(N = {2.659(—1.857 +1.040/\) R}, (0.63 <= A <= 2.20[um]),

2.659(—2.156 + 1.509/A — 0.198/A% + 0.011/A3) + R}, (0.12 <= A < 0.63[um]),
@)

a R}, jest staly. Cze$¢ réwniania D), .5, () opisuje wybrzuszenie krzywej atenuacii dla
A=2175 A (doktady opis tej modyfikacji znajduje si¢ w pracy Noll et al., 2009),

2. LMC2-like — otrzymana bezpoérednio z pomiaréw krzywa atenuacji dla galaktyk o wysokim
przesunigciu ku czerwieni opublikowana przez Buat et al. (2012) i odpowiadajaca Ep = 1.6
§ = —0.27 w réwnaniu 1, bardzo podobna do krzywej atenuacji Wielkiego Obloku Magellana
z dodatkowym wybrzuszeniem dla dlugosci fali A=2175 A,
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3. SMC-like — krzywa atenuacji zblizona do wyznaczonego prawa ttumienia dla Malego Obtoku
Magellana, gdzie § = —0.51 Ep = 0.

Zastosowali$my oddzielne prawa tlumienia dla mlodych i starych gwiazd (wspélczynnik 2 zmniej-
sza nadmiar koloru otrzymanego dla gwiazd starszych niz 107 lat, podobnie jak w Calzetti (1997),
lub Charlot & Fall (2000)). Wykazaliémy, ze przyjmujac jako wartoéé referencyjna wyniki otrzy-
mane z Buat et al. (2012), tlumienie pylu w pasmie UV (dla dlugoéci fali réwnej 150 pm) jest
wyzsze dla SMC-like i nizsze dla Calzetti et al. (2000). Réwnoczesnie znalezliémy odwrotng za-
lezno$¢ dla atenuacji pylu w pasmie V (odpowiadajacemu starszej populacji gwiazdowej).

Wklad jasnosci pochodzacej od AGN-6w do catkowite] emisji w podczerwieni jest znikomy i
wynosi §rednio 10%, z pewnymi przestankami wskazujacymi na jego wzrost z przesunieciem ku
czerwieni. ZauwazyliSémy, ze przyjete scenariusze dla dwéch réznych typéw AGN-6w (AGN Typu 1
i Typu 2) wplywaja na oszacowanie wartosci atenuacji pytu. Zastosowanie AGN Typu 1 powoduje
nieznacznie wyzsze ttumienie w pasmach UV (odpowiadajacych miodej populacji gwiazdowej).

Gtéwne wyniki naszych badan pokazane sa na Rys. 4. Wykres ten pokazuje poréwnanie ewolucji
atenuacji pylu w zakresie przesunigé¢ ku czerwieni pomiedzy lokalnym Wszech§wiatem, az do
przesuniecia ku czerwieni rzedu 2 (czyli do momentu gdy Wszechéwiat miat zaledwie 3,2 miliona
lat), uzyskanej za pomoca odmiennych metod i w prébkach wyselekcjonowanych na podstawie
réznych kryteriéw.

UwzgledniliSmy ogdlne pomiary atenuacji pytu na podstawie gestosci natezenia promieniowania
(Burgarella et al., 2013) oraz pomiary przeprowadzone w duzych przegladach aktywnych gwiaz-
dotwoérczo galaktyk wyselekcjonowanych w pasmach UV lub jako emitery H,. Wykazaliémy, ze
atenuacja pylu oszacowana na podstawie galaktyk wyselekcjonowanych w pasmach podczerwo-
nych jest znacznie wigksza (okolo 2 mag) niz ta sama warto$¢ uzyskana na podstawie danych
pozyskanych w wyniku selekcji UV lub H,. Jest ona réwniez wigksza niz ogdlna atenuacja pytu
we Wszech§wiecie mierzona réwnoczesnie przy pomocy natezenia $wiatla podczerwonego i UV.
Nasze wyniki mogg by¢ zaskakujace, ale biorac pod uwage Scista korelacje pomiedzy metoda selek-
cji a masami gwiazdowymi wybranych galaktyk, moga by¢ uzasadnione nastepujaco: selekcja UV
dokonuje wyboru szerokiego spektrum mas gwiazdowych, podczas gdy selekcja w podczerwieni
preferuje galaktyki o duzej masie gwiazdowe]j. Wiele wczeéniejszych badah wykazalo, ze atenuacja
pylu wzrasta wraz z masg gwiazdowa w galaktykach (np., Hopkins et al., 2001; Martin et al.,
2005; Buat et al., 2007) lub tempem powstawania gwiazd (np., Brinchmann et al., 2004; Pannella
et al., 2009; Buat et al., 2012} i jest $ciéle zwigzana z jasnoscig pylowg galaktyk (Kennicutt, 1998).
Oznacza to, ze selekcja zastosowana w H4 preferuje masywne galakiyki, dla ktérych ttumienie
pyltu jest bardziej istotne niz w przypadku innych, mniej masywnych galaktyk. Wykazalismy, ze
model fenomenologiczny zaproponowany przez Bernhard et al. (2014), opisujacy ewolucje funkeji
jasnosci UV i IR w funkcji przesuniecia ku czerwieni moze bardzo dokladnie odwzorowaé wyso-
kg atenuacje pylu otrzymang dla galaktyk podczerwonych (wyniki otrzymane na podstawie tego
modelu zaznaczone sg na Rys. 4 jako zielone puste kwadraty). Wyniki tej pracy stanowig kolejng
przestanke dowodzaca koniecznodci rozwigzania problemu klasyfikacji i selekcji galaktyk.

4.2 Wplyw atenuacji pylu na podstawowe parametry fizyczne galaktyk

The Herschel Extragalactic Legacy Project (HELP) zostal ufundowany przez Komisj¢ Europejska,
w ramach 7go Programu Ramowego SPACE. Jego gléwnym celem bylo opracowanie narzedzi i
przygotowanie zestawu danych umozliwiajacych astronomom w Europie i na §wiecie korzystanie
z badai odlegtego Wszeché§wiata prowadzonych przez misje ESA Herschel. HELP skupia sie na
danych pochodzacych z tej misji pokrywajacej obszar ponad 1300 stopni kwadratowych na nie-
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Fig. 4: Srednie wartoéci wspélczynnika ttumienia, Ayv(mag), w funkcji przesunigcia ku czerwieni (red-
shift). Czerwone symbole odpowiadaja préobkom galaktyk wybranym w podczerwieni. Uzyskane wyniki
analizy otrzymane z pracy H4, (Buat et al., 2015), sg oznaczone jako: czerwone pelne kota — wyniki
otrzymane przy uzyciu modelu LCM2-like, puste czerwone kola — dla rezultatéw uzyskanych na podsta-
wie modelu atenuacji Calzetti et al. (2000), puste czerwone kwadraty — z wykorzystaniem prawa atenuacji
SMC-like. Niebieskie symbole i linie odwolujg si¢ do selekeji bazujacej na promieniowaniu w zakresie UV
badz tez na podstawie linii H,. Czarna linia i krzyze odpowiadaja ogblnym szacunkom pochodzacym z
Burgarella et al. (2013) opartym na funkcjach jasnosci. Ich rozwigzanie analityczne jest oznaczone jako
linia ciggla, a krzyze odpowiadaja ich pomiarom w réznych przesunigciach ku czerwieni. Zielone puste
kwadraty sg $rednimi wartosciami atenuacji pytu wyznaczonymi przy pomocy modelu Bernhard et al.
(2014). Rysunek pochodzi z pracy Buat et al. (2015)

ancc e 4

Fig. 5: Mapa obszaréw nieba analizowanych w projekcie HELP. Kazdy bialy region jest indywidual-
nym polem, ktére zawiera dane pochodzace z Kosmicznego Obserwatorium Herschela oraz obserwacje
pochodzace z innych przegladéw nieba. Kolorowa mapa tla pokazuje gestoéé zapylenia Drogi Mlecznej.
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Fig. 6: Krzywe transmisji i przykladowe pokrycie gléwnych pasm fotometrycznych uzywanych do mode-
lowania SED w polu ELAIS N1. W przypadku, gdy wiele filtr6w obejmuje ten sam region, dla jasnosci
pokazalam jeden filtr. Rysunek pochodzi z pracy Malek et al. (2018).

bie i jest w fazie przygotowan do publikacji katalogu wielu setek milionéw obiektéw majacych
obserwacje w wielu dlugoéciach fal. Mapa obszaréw, ktére zostaly uwzglednione w projekcie jest
przedstawiona na Rys. 5. HELP ma na celu zestawienie i ujednolicenie obserwacji pochodzacych
z réznych instrumentéw astronomicznych (w zakresie od UV do fal radiowych), a ponadto osza-
cowanie kluczowych parametréw fizycznych obserwowanych galaktyk. Kompletna baza danych
HELP zawiera 170 milionéw galaktyk. Kazde pole analizowane w ramach projektu zawiera co
najmniej 15 pasm fotometrycznych, a kazda galaktyka posiada spektroskopowe lub fotometrycz-
ne przesuniecie czerwieni. W projekcie uczestnicze od roku 2017, przez 2 lata jako koordynator
pakietu WP9 - modelowanie wlaciwosci fizycznych galaktyk. W roku 2019 zostalam powolana
na stanowisko Project Scientist w tym projekcie i jestem odpowiedzialna za fizyczne modelowanie
galaktyk.

Moim gléwnym celem bylo znalezienie najlepszej metody jednoczesnego dopasowania widm ener-
getycznych milionéw galaktyk w szerokim zakresie przesunie¢ ku czerwieni, w celu uzyskania
jednorodnych oszacowan gléwnych parametréw fizycznych galaktyk obserwowanych w podczer-
wieni. Moje zadanie polegalo na wykonaniu dopasowania SED dla galaktyk znajdujgcych si¢ we
wszystkich 21 polach wchodzacych w sklad projektu HELP, ale dla potrzeb szczegélowej anali-
zy fizycznej skupilam sig¢ gléwnie na polach ELAIS N1 i COSMOS. Pole ELAIS N1 wybratam
ze wzgledu na jego reprezentatywnoéé wéréd umiarkowanie glebokich pét nalezacych do HELP,
natomiast COSMOS — dlatego, ze jest to najbardziej znane i najczeéciej analizowane pole w
srodowisku astrofizycznym znajmujacym sie analizg galaktyk, co bardzo ulatwia poré6wnywanie z
wezedniejszymi pracami.

4.2.1 Nowa metoda kontroli jako$ci modelowania SED i wplyw atenuacji pylu na
mase gwiazdows galaktyk
Malek et al., 2018, [H5]

W pracy Malek et al. (2018), H5, przedstawilam modelowanie widm energetycznych 42 047 ga-
laktyk z pilotazowego pola HELP: European Large Area ISO Survey North 1 (ELAIS N1). Pole to
ma powierzchnig 9 stopni? wysrodkowana w RA=16:10:01 DEC=-+54:30:36 (Oliver et al., 2000;
Rowan-Robinson et al., 2004). Dane pochodzace z teleskopu Herschel dla tego pola uzyskano w
ramach projektu HerMES (Oliver et al., 2012). ELAIS N1 jest przedstawicielem umiarkowanie
glebokich pél dla wszystkich katalogéw HELP. Dane skladaja sie z 19 gléwnych pasm fotome-
trycznych przedstawionych na Rys. 6, co pozwala na bardzo dokladne oszacowanie wiasciwosci
fizycznych galaktyk znajdujacych sie na tym polu.

Aby przeprowadzi¢ modelowanie SED, wykorzystalam najnowsza wersje narzedzia CIGALE. Umoz-
liwia ono oszacowanie parametréw fizycznych galaktyk za pomocg funkeji rozkladu prawdopodo-
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biefistw pochodzacych z najblizszych obserwacjom modeli energetycznych galaktyk. Do swojej
pracy wyznaczylam podstawowe parametry fizyczne takie jak masa gwiazdowa, SFR, i Lgys¢-
Réwnoczesnie przygotowalam specjalng wersje tego narzedzia o nazwie CIGALON (dostepna na
stronach projektu HELP), ktéra ulatwia odtworzenie otrzymanych przeze mnie wynikéw poprzez
automatyczne zaimplementowanie modeli i parametréw uzytych podczas mojej analizy. Podczas
modelowania wszystkich galaktyk uzywalam modutu implementujacego AGN-y, aby przygotowaé
probke do przyszlej analizy ULIRG/LIRG.

Jednoczesne modelowanie SED-6w dla milionéw galaktyk wymagalo bardzo wydajnych, automa-
tycznych metod sprawdzania jakoSci uzyskanych dopasowan i wiarygodnoéci oszacowanych wia-
$ciwosci fizycznych. W Malek et al. (2018), H5, wprowadziliémy zupelnie nowa metode kontroli
jakoéci dopasowania modeli odchodzac od stosowanej powszechnie klasycznej analizy zreduko-
wanych wartoéci x?. Wykorzystali$my wiadciwosci fizyczne galaktyk oraz zachowanie budzetu
energetycznego pomiedzy nowo utworzonymi gwiazdami a emitujacym pylem. Pozwolilo to na
wyselekcjonowanie zaréwno prawidlowych dopasowan modeli jak i galaktyk specyficznych, ktére
nie zachowuja standardowego bilansu energetycznego (jak np. dusty star forming galaxies — czyli
galaktyki silnie aktywne gwiazdotwérczo bardzo $ciéle zaslonigte chmurami pylu, lub galaktyki
soczewkowate), czy bledne dopasowania pomiedzy danymi optycznymi i danymi pochodzacymi z
podczerwieni. Do skonstruowania kryteriéw oceny wykorzystaliémy wyznaczone masy gwiazdowe
galaktyk uzyskane z modelowania czeSci UV —optycznej widma SED, oraz Lg,s: oszacowane wy-
tgcznie na podstawie danych podczerwonych, a nastepnie te same wartosci z pelnego dopasowania
widma UV-FIR.

W publikacji Malek et al. (2018) przetestowaliémy procedurg modelowania SED, uzyte modele,
parametry, kontrolg jakoéci procedury oraz wplyw réznych praw atenuacji na koficowe oszacowa-
nia podstawowych parametréw fizycznych galaktyk. Wykonaliémy trzy serie modelowania widm
energetycznych galaktyk z zastosowaniem trzech praw atenuacji pytu, co pozwolilo na sprawdze-
nie, ktéry model atenuacji pozwala na najwierniejsze odwzorowanie danych obserwacyjnych. Jako
model referencyjny wybralam model atenuacji pytu opisany przez Charlot & Fall (2000). Nastep-
nie wykonalam pelng procedure modelowania z uzyciem prawa atenuacji opisanego przez Calzetti
et al. (2000) jako najczeSciej uzywanej procedury w literaturze. Jako ostatnie wykorzystalam
prawo atenuacji pylu ULIRG-6w wyprowadzone przez Lo Faro et al. (2017) w ramach projektu
HELP.

W pracy Charlot & Fall (2000) zalozono, ze gwiazdy powstaja w miedzygwiezdnych chmurach
narodzin (ang. birth clouds, BCs), a nastepnie, po uptywie okresu okolo 10 milionéw lat, gwiazdy
migruja ze swojego miejsca urodzenia do o§rodka miedzygwiazdowego (ang. Interstellar medium,
ISM), kt6ry otacza BC. Prawo atenuacji Charlot & Fall (2000) mozna zapisaé jako:

A\(BC) + A\(ISM), dla mtodych gwiazd, (wiek < 107 lat),
A(/\):{ A(BC) + Ax( ), dla mlodych gwiazd, (wiek < at) 3)

A, (ISM), dla dojrzalych gwiazd (wiek> 107 lat) .

gdzie Ay = Ay(A/Av)?, Ay to 550 um, Ay jest ttumieniem pytu w filtrze V, a § jest réwna —0.7.
Wklad catkowitej efektywnej glebokosci optycznej do rozproszonego oérodka miedzygwiazdowego
jest zdefiniowany jako u = f att/ (1 + f a.tt)w gdzie fory = A{/S M/ A\B/C-

W ramach projektu HELP Lo Faro et al. (2017) poréwnala krzywe atenuacji pytu z wynikami
obliczen réwnan transportu pylu w dwudziestu ULIRG-ach obserwowanych przez satelite Herschel.
Wyznaczyla ona prawo atenuacji pylu podobne do Charlot & Fall (2000), ale znacznie bardziej
splaszczone, skladajace sie z dwoch krzywych potegowych o wyktadnikach dla BC i ISM réwnych
—0.48 (zamiast oryginalnych —0.7). Zmiana obu wykladnikow skutkuje znacznie bardziej plaska
krzywsa atenuacji w zakresie promieniowania UV. Prawo atenuacji pytu wyznaczone przez Lo Faro
et al. (2017) jest analogiczne do réwnania (3) z § réwna —0.48.
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Fig. T: Por6wnanie rozkladéw mas gwiazdowych otrzymanych przy zalozeniu trzech réznych praw ate-
nuacji pylu: Charlot & Fall (2000) — czarny prazkowany histogram, Calzetti et al. (2000) - niebieski
prawstronnie prazkowany histogram i Lo Faro et al. (2017) - czerwony lewostronnie prazkowany histo-
gram. Wykres pochodzi z pracy Malek et al. (2018)

Model atenuacji pytu wedlug Calzetti et al. (2000) zostal opisany w réwnaniu (1). W naszej analizie
wykluczyliémy mozliwosé istnienia dodatkowego wybrzuszenia (ang. bump) na krzywej atenuacji
ze wzgledu na niewystarczajaca gestosé pasm fotometrycznych w tym obszarze uniemozliwiajaca
jego precyzyjny pomiar.

Réznica w ksztalcie krzywych tlumienia zdefiniowanych przez Calzetti et al. (2000) i Charlot &
Fall (2000) wystepuje dla diugoéci fal diuzszych niz 5000 A (0.05 um), gdzie krzywa atenuacji
pylu podana przez Charlot & Fall (2000) jest znacznie bardziej plaska niz ta opracowana przez
Calzetti et al. (2000). Szczegblowy opis réznic pomiedzy tymi dwoma prawami ttumienia mozna
znalez¢ w Lo Faro et al. (2017).

PoréwnaliSmy wyniki estymacji parametréw fizycznych otrzymanych z wykorzystaniem trzech
réznych krzywych atenuacji i stwierdzili$my, ze ich wptyw uzytych funkcji opisujacych atenuacje
pylu na SFR i Lgy,e: jest znikomy. Niemniej jednak wybér prawa atenuacji ma istotny wplyw
na wyznaczenie masy gwiazdowej galaktyk. Rysunek 7 przedstawia rozklad mas gwiazdowych
uzyskanych dla tej samej probki galaktyk oszacowanych za pomoca trzech réznych praw atenuacji
pylu. ZnalezliSmy funkcje przeskalowujace masy uzyskane za pomocg réznych prawh tiumienia
- bylo to mozliwe tylko dlatego, ze uzywamy ogromnej liczby galaktyk, ktéra umozliwia nam
precyzyjny opis tych zaleznoci. WykazaliSmy, ze calkowita warto§é tlumienia promieniowania
pochodzacego od mlodych populacji gwiazdowych (w zakresie UV) jest zwykle dobrze okreslona
przez rézne prawa atenuacji pytu. Jednoczesnie sprawdziliSmy, ze tlumienie w zakresie NIR nie
jest zachowane pomiedzy réznymi prawami tlumienia i jest wigksze dla Lo Faro et al. (2017) i
Charlot & Fall (2000) od atenuacji wyznaczonej na podstawie Calzetti et al. (2000). Relacja ta
jest bezpoérednim wynikiem ksztaltu krzywych atenuacji.

Zmiana masy gwiazdowej ma wplyw na specyficzny SFR (czyli SFR na jednostke masy gwiazdowej
galaktyki) i moze réwniez skutkowaé pojawieniem si¢ bardziej plaskiego ksztaltu dla galaktyk o
wysokiej masie w tzw. galaktykach gléwnego ciggu (ang. main—sequence, czyli zaleznoéé masy
gwiazdowa — SFR), gdyz w przedziale najwyzszych mas mamy wiecej masywniejszych galaktyk
dla Charlot & Fall (2000) i Lo Faro et al. (2017), niz dla Calzetti et al. (2000) przy jednoczesnym
zachowaniu tych samych wartoéci SFR. Giéwnym wynikiem pracy H5 jest okreSlenie ksztaltu
praw atenuacji pylu w padmie NIR, ktoére sa odpowiedzialne za istotna niespéjnosé w wyznaczone;j
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masie gwiazdowej, gléwnym parametrze fizycznym opisujagcym galaktyki.

Co wiecej, w omawianym artykule sprawdziliSmy dokladno$é oszacowania jasnoSci czeéci pylowej
widma galaktyki wylacznie na podstawie emisji pochodzacej z gwiazd. WykazalisSmy, ze dzigki
uwzglednionemu w CIGALE problemowi zachowania budzetu energetycznego jesteSmy w stanie
przewidzie¢ wartoS¢ Lgys: dla standardowych galaktyk obserwowanych w podczerwieni, wylacznie
w oparciu o dane UV—NIR. Znalezliémy bardzo zgodne oszacowania wartoéci Lgys; na podsta-
wie UV—NIR, i pelnego zakresu UV—FIR. Nasze przewidywania mogg by¢ wykorzystywane do
projektowania nowych przegladéw i jako podstawowe zalozenia w celu ekstrakeji strumieni z map
podczerwonych. Nie jesteSmy w stanie oszacowaé monochrematycznych strumieni w poszczegél-
nych dlugosciach fal podczerwonych, a jedynie catkowita warto§é Lgys:.

4.2.2 Zmodyfikowane prawa tlumienia i poréwnanie z wynikami otrzymanymi na
podstawie réwnan transportu energetycznego w galaktykach (radiative trans-
fer models)

Buat et al., 2018, [H6]

Zaglebiliémy sie w problematyke modeli atenuacji pylu aby sprawdzié, jak skuteczne sa one w
poréwnaniu z modelami réwnan transportu (ang. radiative transfer models, RTM). Ponownie wy-
korzystaliémy baze¢ danych HELP, ale tym razem postuzyliémy sie bardzo dobrze zbadanym polem
COSMOS. Polaczyliémy galaktyki o wysokim stosunku sygatu do szumu (S/N>5) pochodzace z
obserwacji satelity Herschel pola COSMOS, z katalogiem 3D-HST w celu uzyskania linii H,. Fi-
nalna prébka galaktyk jest bardzo mala, 34 galaktyki znajdujace si¢ na przesunieciu ku czerwieni
pomiedzy 0,6 a 1,6, malg ale kompletng prébka emiteréw H,. Rys. 8 przedstawia krzywe trans-
misji dla filtréw uzywanych do modelowania widm energetycznych galaktyk z pola COSMOS.
Ponownie uzyliémy kodu CIGALE, aby dopasowaé emisje kontinuum widma i natezenie linii H,
dla 34 wybranych galaktyk.

Dopasowujgc widma UV-NIR, i strumienie H, poréwnaliémy réwnoczeénie kilka metod atenuacji
pylu: klasyczne metody Calzetti et al. (2000) réwnanie 4 i Charlot & Fall (2000), réwnanie 6,
oraz elastyczne formuly modyfikujace nachylenie krzywej atenuacji. Réznica w atenuacji pomigdzy
emisjg gwiazd i emisja pochodzgcg z mglawic, a takze z mlodych i starych populacji gwiazdowych,
zostala przyjeta jako wolny parametr dla kazdej z metod.

Wykazalidmy, ze elastyczne metody przy znacznym zréznicowaniu nachylenia krzywej ttumienia
daja najlepsze wyniki, potwierdzajac nieuniwersalnoé¢ wszelkich modeli atenuacji pylu. Ustalili-
émy, ze model Charlot & Fall (2000) w swojej oryginalnej formie, bez zmiany nachylenia funkcji,
zapewnia najbardziej zadowalajace wyniki. Aby otrzymaé podobne wyniki przy pomocy modelu
Calzetti et al. (2000), oryginalne nachylenie musi zostaé istotnie zmodyfikowane. Obserwowane
strumienie H, zostaly bardzo dobrze odwzorowane w otrzymanych widmach energetycznych, a
$rednia warto$¢ atenuacji pylu mierzona dla H, wynosi 2 magnitudo.

Efektywne krzywe tlumienia uzyskane dzigki elastycznym prawom tlumienia (z nachyleniem przy-
jetym jako wolny parametr podczas modelowania) sa na ogét bardziej strome niz oryginalne. Wy-
kazaliémy, ze elastyczna formula oparta na recepturze Charlot & Fall (2000) pozostaje w zgodzie
z wynikami otrzymanymi na podstawie modeli RTM. W tym samym czasie zmiany w nachyleniu
krzywej atenuacji przedstawionej przez Calzetti et al. (2000) nie splaszczaja wystarczajaco na-
chylenia w bliskiej podczerwieni i otrzymane rezultaty sa dalekie od zgodnoéci, nawet w granicach
bledéw. Wynik ten jest przedstawiony na Rys. 9.

Zestawienie artykuléw H1-H6 pokazuje, ze pyl pelni kluczowa role, silnie oddzialujac i prze-
ksztalcajac widma energetyczne galaktyk: pochlania i rozprasza fotony pochodzace z mlodych
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Fig. 8: Krzywe transmisji i przyktadowe pokrycie giéwnych pasm fotometrycznych uzywanych do mode-
lowania SED w polu COSMOS. Wykres pochodzi z pracy Buat et al. (2018)
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Fig. 9: Wykladniki krzywych potggowych efektywnej atenuacji pylu mierzone w bliskiej podczerwieni
w funkeji wartosci thumienia w pasmie V. Wartoéci otrzymane z réwan transportu energetycznego opu-
blikowane w pracy Chevallard et al. (2013) zostaly zaznaczone grubg linig. Cienkie linie odpowiadaja,
niepewnosci 1o. Wartosci atenuacji i wykladnikéw uzyskane przy uzyciu zmodyfikowanych modeli Char-
lot &Fall i Calzetti sg zaznaczone odpowiednio pelnymi kwadratami i kropkami. Wykres pochodzi z pracy
Buat et al. (2018)
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gwiazd oraz emituje ich energi¢ w IR. Co wigcej, analiza galaktyk podczerwonych pozwala na
odkrycie nowych typéw galaktyk i galaktyk bardzo odleglych, w celu prébkowania réznych skal
we Wszechéwiecie i odkrywaniu tajemnicy ewolucji galaktyk. Oznacza to réwniez, ze pracujac z
galaktykami podczerwonymi pochodzacymi z réznych katalogéw mamy do czynienia z milionami
obiektéw o réznych wiasciwosciach i réznej strukturze pylu. Moim gléwnym celem naukowym
jest pokazanie, jak korzystaé z tych wszystkich danych réwnoczesnie, traktujac pomiary w sposéb
jednorodny, a takze nauczy¢ sig, jak uwzgledniaé nowe obserwacje z przyszlych teleskopéw takich
jak LSST czy SPICA, ktére dostarcza nam petabajty nowych danych. Analiza, ktérg przeprowa-
dzilam w artykulach H1-HS6, sklonila mnie do polaczenia problematyki modelowania réznych
typbéw galaktyk i ich jednoczesnej klasyfikacji.

5 Klasyfikacja obiektow astrofizycznych

Klasyfikacja réznych typéw obiektéw jest pierwszym krokiem w rozwoju wigkszoéci nauk i ma
zastosowanie do badan galaktyk nie mniej niz do jakiejkolwiek innej dziedziny wiedzy. Dopiero
gdy wyodrebnimy wspélne cechy badanych obiektéw (takie jak pomiary jasnosci w podczerwieni,
tlumienie obszaréw nowopowstalych gwiazd, masy gwiazdowe] galaktyk itp.) i wykorzystamy je
do segregowania galaktyk na dodatkowe podgrupy, otrzymujemy punkt wyjsciowy dla dalszych
analiz. Poniewaz udowodnitam juz, jak wazna jest cze$é pylowa widm galaktyk i jak istotne jest
ttumienie pylu, wykorzystalam swoja wiedze do dokonania klasyfikacji na podstawie algorytmoéw
uczenia maszynowego (najpierw nadzorowanych, w nastgpnym kroku takze tych bez nadzoru),
aby dobrze zdefiniowaé probki galaktyk o podobnych wiasciwosciach, ktére w nastepnym kroku
bede mogla wykorzysta¢ do bardziej szczegdlowych analiz.

Klasyfikacja obiektéw zajmuje sie réwnoczeénie z modelowaniem widm energetycznych galaktyki
w moim przekonaniu stanowi to nierozerwalng calo$¢ mojego dorobku naukowego.

5.1 Gwiazdy, galaktyki, AGN-y - klasyfikacja prosta, ale nie oczywista
Matek et al., 2013b, [H7]

Pierwsza klasyfikacje oparta na uczeniu maszynowym przeprowadzilam na danych pochodzacych
z VIMOS Public Extragalactic Redshift Survey (VIPERS) - duzego programu ESO, ktérego celem
byta obserwacja 10° galaktyk o przesunigciu czerwieni z przedziatu 0,5<z<1,2. Program VIPERS
mial na celu dokladny pomiar wlasnosci grupowania galaktyk, wzrostu struktury wielkoskalo-
wej Wszech$wiata oraz wlasSciwosci galaktyk w epoce, gdy Wszech§wiat byl w przyblizeniu o
potowe mlodszy w stosunku od swojego obecnego wieku. Postanowiliémy opracowaé trzyklaso-
wy algorytm klasyfikacji, ktéry bedzie w stanie grupowaé galaktyki/AGN/gwiazdy na podstawie
danych fotometrycznych pochodzacych z The Canada France Hawaii Telescope Legacy Survey
(CFHTLS), ktéry byl podstaws fotometryczng przegladu VIPERS. Jako zestaw treningowy wy-
korzystaliémy pomiary jasnoéci obiektéw o najlepszej jakoSci widm spektroskopowych z danych
VIPERS i VIMOS VLT Deep Survey (VVDS) Deep (pole F02) oraz Wide (pole F22). UzyliSmy
metody wektoréw nosnych Support Vector Machine (SVM) - klasy nadzorowanych algorytméw
uczenia maszynowego.

Dzigki uzyciu nieliniowych funkcji jadra, algorytmy SVM pozwalajg na wyznaczenie hiperplasz-
czyzn oddzielajacych rézne grupy obiektéw. Poczatkowo algorytmy te obejmowaly nadzorowane
uczenie maszynowe, w szczegélnosdci klasyfikacje i regresje w medycynie i biologii, ale ostatnio
znajduja wiele nowych zastosowan, takze w astronomii, ze wzgledu na zwickszajaca sie liczbe
obserwacji astronomicznych uniemozliwiajacych manualng analize pojedynczych obiektéw. SVM

24



oe e e
ot o
>w| ol
it
- o
2 . 7 T T S Fre ey T oo e
SDSS Galaxies k| SDSS Galaxies
151 SDSS Stars - SDSS Stars
SDSS QSO oF 508§ QSO 3 ‘
r Il
5 1.0 - - I
E g ) ‘
g o5p E E 4 A 3
4 J e
% 00 1 & /__,/-
= o = ;
0.5 -
10 : sty ! gt
-1 0 2 3 4 0 1 3 5 6
W2-W3 [mag] R-W1 [mag]

Fig. 10: Diagramy kolor-kolor (lewy panel: kolory pochodzace jedynie z obserwacji WISE, prawy pa-
nel: kolory pochodzace z obserwacji WISE i SuperCOSMOS) dla galaktyk, gwiazd i AGNéw z katalogu
WISExSuperCOSMOS polaczonego z danymi spektroskopowymi pochodzacycmi z przegladu SDSS. Nie-
bieskie kontury odpowiadajg grupie galaktyk, czerwone — gwiazom, a ziclone — prébce AGN6w. Rysunek
pochodzi z pracy Krakowski et al. (2016)

stanowi rozszerzenie nieliniowych modeli rozpoznawania obrazéw opracowanych przez Vladimira
Vapnika (Vapnik, 1995). Algorytmy te opieraja si¢ na koncepcji plaszczyzn decyzyjnych. Bardzo
waznym elementem jest wybranie prébki trenujgcej reprezentujacej wzorcowe grupy obiektéw,
wzgledem ktdérych przebiega trenowanie klasyfikatora. Uzyte w algorytmach jadro przeksztalca
wejSciowe parametry wzorcéw w nowg n-wymiarows, przestrzen parametréw, na ktérej podstawie
wyznaczana jest hiperprzestrzen oddzielajgca poszczegélne klasy. Zasadniczo w kolejnych krokach
algorytm SVM poszukuje optymalnej hiperplaszczyzny separacyjnej pomiedzy klasami poprzez
maksymalizacje marginesu pomiedzy najblizszymi punktami klas.

W pracy Malek et al. (2013b) H7, wykazaliSmy, ze zastosowanie algorytmu SVM moze dostarczyé
doskonalej (z dokladnoécia do testu wykonanego na prébcee kontrolnej galaktyk) klasyfikacji zré6-
del na poziomie efektywnosci wyzszym niz 98% dla galaktyk, 94% dla AGNé6w i 93% dla gwiazd.
Oczywiscie tak dokladna klasyfikacja moze zostaé wykonana po starannym doborze prébki tre-
ningowej. Do naszej analizy skonstruowaliémy dwa klasyfikatory, jeden wykorzystujacy pomiary
w bliskiej podczerwieni (niestety dane w éredniej i dalekiej podczerwieni nie sg dostepne dla ca-
lego pola VIPERS), a drugi bez uzycia danych podczerwonych. WykazaliSmy znaczng poprawe
w klasyfikacji SVM poprzez wykorzystanie informacji pochodzacej z podczerwieni (efektywnosé
klasyfikacji z wykorzystaniem obserwacji podczerwonych jest $rednio 8% wyzsza niz dla klasy-
fikatora czysto optycznego). Sugeruje to, ze klasyfikacja obiektéw z uzyciem znacznie szerszego
zakresu w podczerwieni moze skutkowaé lepszymi parametrami klasyfikacyjnymi i pozwoli¢ na
znalezienie precyzyjniej zdefiniowanych typ6éw obiektéw do dalszej analizy. To ma bardziej istot-
ne konsekwencje: niemozliwo$é lepszej niz ~90% selekcji AGN-6w bez bliskiej podczerwieni w
przysztywch wielkich przegladach jak LSST i inne przeglady w zakresie optycznym.

5.2 Klasyfikacja galaktyk na podstawie bliskiej i Sredniej podczerwieni
dla przegladéw calego nieba
Krakowski et al., 2016, [H8]

Klasyfikacja galaktyk z wykorzystaniem danych ppodczerwonych byla naturalnym kolejnym kro-
kiem w mojej analizie. Jako nastepna prébke klasyfikacyjng wybraliSémy, wraz z doktorantem,
magistrem Tomaszem Krakowskim, katalog WISExSuperCOSMOS all-sky. Zaréwno WISE jak i
SuperCOSMOS sg obecnie najwigkszymi fotometrycznymi katalogami danych o przesunieciu ku
czerwieni okoto 0,2, czyli obejmujacymi nasz lokalny Wszech$wiat.
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Fig. 11: Projekcja Aitoff (zmodyfikowana projekcja map azymutalnych) wszystkich kandydatéw na ga-
laktyki pochodzacych z katalogu WISExSuperCOSMOS. Powyzszy rysunek zawiera 15 milionéw Zrédet
naniesionych we wspdélrzednych galaktycznych. Rysunek pochodzi z pracy Krakowski et al. (2016).

Satelita WISE (Wright et al., 2010) obserwowal cale niebo w czterech pasmach podczerwieni:
3,4, 4,6, 12 1 23 pm (odpowiednio W1—W4). W nasze]j pracy zastosowaliémy druga peilna wersje
katalogu, ktéry skiada si¢ z prawie 750 milionéw Zrédel ze stosunkiem S/N w co najmniej jednym
z pasm wickszym /réwnym 5. Srednia 95% kompletnosé katalogu WISE w obszarach wolnych od
zaktécen wynosi W1 < 17,1, W2 < 15,7, W3 < 11,51 W4 < 7,7 mag (w systemie VEGA).

SuperCOSMOS Sky Survey (Hambly et al., 2001c,b,a) sklada si¢ z cyfrowych fotografii w trzech
pasmach: B, R, I, uzyskanych poprzez zautomatyzowane skanowanie ptyt Zrédlowych z United
Kingdom Schmidt Telescope (UKST) na poludniowej p6tkuli i Palomar Observatory Sky Survey-
IT (POSS-II) na p6tkuli péinocnej. Dane sg publicznie dostepne poprzez Archiwum Naukowe
SuperCOSMOS, w ktérym znajduja sig dane fotometrycznne, morfologiczne i jakoSciowe dla 1,9
miliarda zrédet.

Jak pokazuje Rys. 10, dokladna klasyfikacja na trzy gléwne grupy obiektéw: gwiazdy, galakty-
ki i AGN-y na podstawie diagraméw kolor-kolor jest w zasadzie niemozliwa. Wszystkie obiekty
mieszajg sie ze sobg i jest prawie niemozliwe znalezienie takich dwuwymiarowych cigé, aby rozse-
parowaé je przy zachowaniu wysokiej czystodci grup. Dokladne klasy obiektéw zostaly otrzymane
z obserwacji spektroskopowych wykonanych w przegladzie spektroskopowym SDSS. Oczywiscie
obserwacje spektroskopowe majg znacznie wigksze mozliwosci klasyfikacji galaktyk, jednak sg one
znacznie drozsze i czasochlonne. Dlatego tez poszukiwanie mozliwosci klasyfikacji zrédel tylko i
wytacznie za pomocy jasnosci w szerokich pasmach optycznych ma silnie uzasadnienie.

W celu wyselekcjonowania galaktyk, gwiazd i AGN-6w z katalogu WISExSuperCOSMOS po-
nownie uzyliSmy algorytmu SVM. Jako prébki treningowej uzyliémy czedci katalogu WISExSu-
perCOSMOS potaczonego ze spektroskopowym katalogiem SDSS. Rezultatem naszej pracy jest
okolo 15 milionéw kandydatéw na galaktyki znajdujacych sie¢ na obszarze zajmujacym 70% nieba
(Rys. 11). Kazda z galaktyk jest wyposazona w prawdopodobiefistwo przynaleznosdci do danej
grupy obiektéw. Katalog zostal opublikowany wraz z oszacowanymi przesunieciami ku czerwieni
(http://ssa.roe.ac.uk/WISExSCOS.html). Dokladny opis metody klasyfikacji zostal opubliko-
wany w Krakowski et al. (2016), H8. Zdecydowalismy sie¢ opublikowaé jedynie katalog galaktyk z
tego wzgledu iz, korzystaliémy tylko z rozciagtych (ekstensywnych) Zrédel pochodzacych z kata-
logu SuperCOSMOS. Skuteczna identyfikacja galaktyk za pomoca algorytméw uczenia maszyno-
wego pokazuje, ze podobne podejscie bedzie wartoSciowym rozwigzaniem dla innych przegladéow
fotometrycznych, takich jak LSST czy Euclid.
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Fig. 12: Tréjwymiarowy diagram kolor-kolor dla 11 typéw galaktyk pochodzacych z przegladu VIPERS.
Niepewnosci wyznaczone sg jako pierwsze i trzecie kwartyle rozkladu koloru. Linie kropkowane wskazujg,
na projekcie klas otrzymanych za pomoca algorytmu FEM na dwuwymiarows plaszezyzneg kolor-kolor
z— K vs. NUV —r. Rysunek pochodzi z pracy Siudek et al. (2018).

5.3 Wyodrebnienie 11 typéw galaktyk, w tym aktywnych galaktyk gwiaz-
dotwoérczych silnie zakrytych pytem
Siudek et al., 2018, [HI]

Ostatnig z prac ktéra chciatabym oméwié w ramach mojego dorobku naukowego, jest praca Siudek
et al. (2018), H9, kt6ra réwniez bazowala na danych VIPERS, podobnie jak praca H7. Tym razem
zastosowaliSmy klasyfikacje bez nadzoru, co oznacza, ze nie stworzyliémy prébki szkoleniowej -
pozwoliliémy klasyfikatorowi pogrupowaé¢ dane za pomoca wlasnego schematu. Celem pracy bylo
wyodrebienie pomniejszych zbioréw galaktyk poza trzema klasycznymi grupami. Magister, obecnie
doktor, Malgorzata Siudek byla moja doktorantks i wykonawczynig projektu NCN SONATA
”Klasyfikacja galaktyk o przesunieciu ku czerwieni ~1”, ktérego bylam kierownikiem.

Do klasyfikacji galaktyk w wielowymiarowe]j przestrzeni jasnosci bezwzlednych i przesunigé ku
czerwieni zastosowaliSmy algorytm uczenia maszynowego bez nadzoru Fisher Expectation Mini-
mization (FEM, Bouveyron & Brunet, 2012). Jak pokazano na Rys. 12, takie podejécie pozwala
nie tylko na oddzielenie trzech dobrze znanych typéw galaktyk (w wielkim uproszczeniu: niebie-
skg aktywng gwiazdotworczo, czerwona pasywng i zielong posrednia), ale takze znalezé fizycznie
podklasy tych grup. Wéréd znalezionych podklas znajdujg si¢ bardzo interesujace pod wzgledem
zawartodci pylu i atenuacji, klasy poSrednie (jedna z klas okazala sig byé zdominowana przez
AGNy o waskich liniach emisyjnych).

Klasy FEM odzwierciedlaja schemat klasyfikacji galaktyk zaczynajac od najwczesniejszych, czer-
wonych wymarlych galaktyk, w ktérych nie wystepuja mlode gwiazdy, do najmiodszych ewolucyj-
nie, niebieskich galaktyk, w ktérych tempo powstawania nowych gwiazd jest bardzo intensywne.
Klasy dajg si¢ post factum ulokowac na diagramach kolor-kolor, jak i znajdug one odzwierciedle-
nie we wlasciwodciach morfologicznych, parametrach fizycznych i spektroskopowych (co wazne,
nie uzywanych w procesie klasyfikacji).

W pracy Siudek et al. (2018) znale?liSmy trzy czerwone, trzy zielone i pigé niebieskich podty-
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Fig. 13: Zsumowane widma dla 11 klas galaktyk w waskim zakresie przesunie¢ ku czerwieni (04 < z <
0.5). Klasa pierwsza jest najbardziej pasywna (nie wystepujg w niej aktywne obszary gwiazdotwoércze),
natomiast klasa 11 jest reprezentatka galaktyk o ekstremalnej aktywnosci tworzenia nowych gwiazd.

péw galaktyk rozmieszczonych wzdluz Scile okreSlonej éciezki w wielowymiarowej przestrzeni
parametréw. Granice miedzy klasami nie sg ostre; prawdopodobiefnstwo przynaleznosci do danej
klasy jest zwigzane z kazda galaktyka, podobnie jak w pracy H8. Klasy sa dobrze oddzielone w
przestrzeni parametréw i dlatego dokladniej odzwierciedlaja pelng zlozono§é populacji galaktyk
na zadanych przesunieciach ku czerwieni. W oparciu o nasza klasyfikacje pokazaliémy wyrazng
ewolucje 11 klas w zakresie 0.4 < z < 1.0. Wykazaliémy réwniez, zZe istnieja istotne réznice we
wlasciwodciach fizycznych i spektroskopowych pomiedzy galaktykami sklasyfikowanymi jako czer-
wone/zielone/niebieskie klasy FEM a ich podklasami.

Pokazali$my, ze przedstawiciele kazdej klasy maja podobne wiasciwoéci fizyczne i spektroskopowe.
Rys. 13 pokazuje, ze nicuzyte w klasyfikacji widma spektroskopowe obiektéw zmieniaja si¢ pomie-
dzy klasami, co jest dodatkowym dowodem na to, ze klasyfikacja oddaje rzeczywiste wlasciwosci
galaktyk.

W badaniach wyodrebniono nastepujace klasy FEM:

e w klasach 1-3 znajduja sie czerwone galaktyki sferoidalne, nie wykazujace oznak tworzenia
sie gwiazd, zdominowane przez stare populacje gwiazd (o czym $wiadczy ich silna absorbcja
w obszarze 40004),

e w klasach 4-6 znajduja si¢ galaktyki posrednie, ktérych wiasciwosci fizyczne, takie jak ko-
lory, sSFR, masy gwiazdowe i ksztalty, sg poSrednie w stosunku do galaktyk czerwonych,
pasywnych i niebieskich, aktywnych. Te poérednie typy galaktyk maja bardziej skoncentro-
wane profile jasnoSci i nizsza zawarto$é gazu niz galaktyki aktywne gwiazdotworczo (na to
wskazuje wyznaczony dla wszystkich galaktyk indeks Sérsica, opisujacy profil jasnosci po-
wierzchniowej galaktyk, a takze szerokos¢ linii OIT). Tendencja ta jest réwniez obserwowana
w przypadku galaktyk posrednich obserwowanych w lokalnym Wszeché§wiecie,

e klasy 7-11 zawieraja galaktyki tworzace gwiazdy. Niebieska chmura dyskowych galaktyk
aktywnie tworzacych nowe gwiazdy, zdominowana przez mlode populacje gwiazdowe (co
znajduje swoje potwierdzenie w bardzo stabej linii absorbcyjnej w obszarze 4000A). Dodat-
kowo wydaje sig, ze klasa 11 sklada si¢ z galaktyk o niskiej metalicznosci lub istnieje w niej
silny wklad od AGN-6w na co wykazuje ich lokalizacja na tzw. diagramach "BPT” (dia~
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gram Baldwina, Phillipsa & Terlevicha bazujacy na stosunku linii emisyjnych pochodzacych
z zakresu niebieskiego i czerwonego: Baldwin et al., 1981; Lamareille, 2010).

W ten sposéb w pracy H9 zademonstrowaliémy potencjal nienadzorowanego uczenia maszynowego
w celu klasyfikacji galaktyk. W rezultacie otrzymaliémy ztozony schemat klasyfikacji skladajacy sie
z 11 réznych typ6éw obiektéw na przesunieciu ku czerwieni rzedu 0,7 — 1, 0. Takie zadanie jest nie-
mozliwe do wykonania przy uzyciu metod konwencjonalnych (wykresy kolor-kolor, kolor-strumiet,
kolor-kolor-przesunigcie ku czerwieni itp). Podsumowujac, klasyfikacja z wykorzystaniem uczenia
maszynowego okazala si¢ niezwykle skutecznym narzedziem do identyfikacji réznych wczedniej
nieznanych typéw galaktyk. Klasyfikacja ta moze postuzyé do zbudowania bardziej realistycznej
Sciezki ewolucji galaktyk i lepszego oszacowania ich wlasciwosci fizycznych w oparciu o dopasowa-
nie SED dla poszczegblnych typéw obiektéw i, na przyklad, analizie atenuacji zawartego w nich
pytu.

Moim zdaniem zaréwno wlasciwa, szczegblowa klasyfikacja obiektéw wykonana za pomocg al-
gorytméw samouczacych, jak i wnikliwa analiza wplywu tlumienia pylu na gléwne parametry
fizyczne galaktyk jest przyszloscia nowych, wielkich podczerwonych przegladéw nieba, takich jak
planowana SPICA.

6 Podsumowanie

Podsumowujac, uwazam, ze moje prace wniosly znaczacy wklad w rozwéj zaréwno dziedziny mo-
delowania widm energetycznych galaktyk, jak i wykorzystania algorytméw uczenia maszynowego
do analizy danych w wielkich przegladach nieba. Do swoich najwazniejszych osiggnieé zaliczam:

1. Identyfikacje znaczacej populacji LIRG-6w i ULIRG-6w w polu ADF-S oraz zbadanie ich
wlasnoéci, w szczegdlnosci odkrycie, ze wypelnione sg zimnym pylem (w przeciwiefistwie do
ULIRG-6w identyfikowanych w katalogach opartych na krétszych dlugosciach fal), znaczacy
wkiad w ich jasnoé¢ maja AGN-y, oraz to, ze w ULIRG-ach najczesciej wystepuja AGN-y
Typu 2. Badania te majg znaczenie zaréwno dla przyszlej klasyfikacji ULIRG-6w i zrozu-
mienia mechanizéw ich ekstremalnej aktywnodci, jak i - byé moze - dla zrozumienia natury
aktywnych jader galaktyk (prace H1, H2, H3).

2. Istotnym technicznym aspektem mojej analizy rozwijanej w ramach prac H1, H2, H3 bylo
wykazanie uzytecznosci kodéw dopasowujacych modele promieniowania w podczerwieni do
estymacji fotometrycznych przesunigé ku czerwieni (co wezedniej uwazano za trudne badz
niemozliwe). Efektem jest wprowadzenie przy moim wspétudziale nowej funkcjonalnosci es-
tymacji fotometrycznych przesunieé¢ ku czerwieni do popularnego kodu CIGALE.

3. Badania atenuacji pylu i w szczegdlnosci wykazanie, ze ewolucja atenuacji badana w zakresie
UV i IR rézni si¢ znaczaco (nawet o dwa rzedy wielkoéei). Oznacza to, ze przyszle badania
atenuacji muszg braé pod uwage caly zakres promieniowania od UV do IR, a w szczegdlnosei
IR jest niezbedne do wiasciwego szacowania atenuacji (praca H4). Przy wykorzystaniu
danych HELP przetestowaliSmy nastepnie szereg stosowanych w literaturze praw atenuacji
i wskazalidmy najlepsze, ktére powinny by¢ stosowane w przyszlych analizach (prace H5 i
He).

4. W roku 2017 jako specjalistka od modelowania wlasnosci galaktyk podczerwonych zostalam
zaproszona do projektu HELP, co umozliwilo mi rozszerzenie mojej analizy na bezpreceden-
sowo duze probki i glgbokie przeglady danych; wykorzystanie statystycznych mozliwoéci,
jakie otworzyl dostep do danych HELP doprowadzito do szeregu kolejnych odkryé:
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e Wprowadzilam nows metode okredlania jakosci dopasowania SED, uwzgledniajaca bu-
dzet energetyczny widma, ktéra poza zapewnieniem lepszej jakoéci fitowania pozwala
na identyfikacje obiektéw nietypowych, np. soczewkowanych (artykul H5).

o Wykazatam, ze rézne prawa atenuacji standardowo stosowane w literaturze prowadza
do znaczacych (rzedu dwoch rzedéw wielkosei) réznic w szacowaniu mas gwiazdowych
masywnych galaktyk, a najczeéciej stosowane w literaturze prawo Calzetti et al. (2000)
daje niedoszacowane wyniki (praca H5 oraz H6). Zwazywszy, ze masy gwiazdowe sg
jednym z podstawowych otrzymywanych w procesie dopasowania widm parametréw
i uchodzg za jeden z "najbezpieczniejszych” i najbardziej fizycznych parametréw, na
ktérych opiera si¢ wiele dalszych analiz, odkrycie to moze mieé¢ dalekosiezne skutki dla
wszelkich przyszlych analiz wielkich katalogéw galaktyk, zaréwno fotometrycznych,
jak i spektroskopowych, wplynie m.in. na interpretacje ksztaltu tzw. gléwnego ciggu
galaktyk (relacji miedzy tempem formowania gwiazd a masa gwiazdowg).

5. Przeprowadzenie automatycznej nadzorowanej klasyfikacji obiektéw w katalogu VIPERS,
ktéra wykazala, ze metody automatycznej klasyfikacji moga znacznie zwigkszych efektyw-
nosé selekeji celéw dla przysziych katalogéw spektroskopowych. WykazaliSmy takze, ze dla
poprawnej selekeji aktywnych jader galaktyk i odréznienia ich od gwiaz istotne jest uwzgled-
nienie pasm podczerwonych - ma to implikacje dla selekeji Zrédel we wszystkich przysztych
wielkich fotometrycznych przegladach nieba, w szczegdlnoéci LSST (praca HT).

6. Zastosowanie nienadzorowanych automatycznych metod grupowania pozwolilo na zapropo-
nowanie (we wspélpracy z moja 6wezesng doktorantka Malgorzatg Siudek) nowatorskiej
klasyfikacji galaktyk zidentyfikowanych w katalogu VIPERS i identyfikacje nietypowych i
trudnych do znalezienia w oparciu o inne metody populacji galaktyk, np. zapylone galakty-
ki aktywne gwiazdotworczo czy populacja zdominowana przez slabe galaktyki z aktywnymi
jadrami o waskich liniach emisyjnych (praca H9).

7. W oparciu o do$wiadczenia z pracy H6 opracowaliSémy i opublikowaliémy wraz z moim
doktorantem Tomaszem Krakowskim z NCBJ katalog galaktyk z calego nieba na podstawie
potaczonych danych fotometrycznego przegladu SuperCOSMOS i przegladu podczerwonego
WISE (praca HS8).

Wyniki prac byly szczegélowo omawiane na konferencjach miedzynarodowych, a takze w formie
wystgpien jak i seminariéw zaréwno w Polsce jak i w oérodkach zagranicznych. Obecnie kontynuuje
zarysowane wyzej badania m.in jako Project Scientist projektu HELP, a takze w ramach niedawno
otrzymanego grantu NCN Sonata Bis.
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