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Abstrakt:

Cielom tejto préace je oboznamenie sa so zékladmy analyzy a modelovania
3D spektroskopickych pozorovani ionizovaného plynu v aktivnych galaxiach.
Konkrétne, st analyzované optické spektré z centralnych ¢asti blizkej Spiralo-
vej galaxie M51, ziskanej 3D spektrografom PMAS-PPAK na 3.5-metrovom
dalekohlade observatoria Calar Alto v Spanielsku. Praca pozostava z kom-
pilacnej a praktickej ¢asti. V prvej casti st zahrnuté zédkladné poznatky
o ziareni a spektrach, Seyfertovych galaxiach, mezihvezdneho prostredia a
rotacnej krivke galaxii. Prakticka ¢ast zahrnuje jednak vytvorenie jednodu-
chych teoretickych modelov rychlostnych poli, jednak analyzu observa¢nych
dat, ktorej vystupom sii intenzitné a rychlostné mapy galaxie M51 vo dvoch
emisnych ¢iardch ionizovaného plynu: povolenej Balmerovej c¢iare H, a za-

kézanej ¢iare |OIII]5007A.

Klucové slova: 3D spektroskopia, aktivne galaxie, rychlostné pole, Seyfertove
galaxie.

Abstract:

The aim of this work is the introduction of basic analysis and modeling of 3D
spectroscopic observations of ionized gas in active galaxies. Specifically are
analyzed optical spectra from the central part of the close spiral galaxy M51,
obtained by the 3D-PPAK PMAS spectrograph on the 3.5-meter Telescope
at the Calar Alto Observatory in Spain. The work consists of a compilation
and a practical part. The first part includes basic knowledge of radiation and
spectra, Seyfert galaxies, interstellar environment and galaxy rotation curve.
The practical part includes both the creation of simple theoretical models of
velocity fields and analysis of observational data, the output of the velocity
and intensity maps of the galaxy M51 in the two emission lines of the ionized
gas: the permitted Balmer line H,, and prohibited |[OIII], 5007A.

Keywords: 3D spectroscopy, active galaxies, velocity field, Seyfert galaxy.
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Kapitola 1

Uvod

Aktivne galaxie vzbudzuju velka pozornost pre ich mimoriadne velka ak-
tivitu pochéadzajicu z velmi malych oblasti v ich centre. Este stale nie sa
uspokojivé zavery na koexistenciu aktivneho jadra a hostujicej galaxie. Pre-
to je nutné Studovat aktivne galaxie velmi podrobne s cielom odhalit posun
hmoty, rotaciu, Struktaru galaxie alebo korelacie medzi hostujicou galaxiu
a aktivnym jadrom.

Neodmyslitelnou sucastou pre ziskavanie detailnych map galaxii je sta-
le sa zvacSujuci priemer pozemskych aj orbitalnych dalekohladov, citlivej-
Sie spektrografy a najmé metdédy na simultanne ziskavanie stoviek spektier
z plognych utvarov - galaxii. Ide o takzvanu celoplognu spektroskopiu (Integ-
ral Field Spectroscopy), vdaka ktorej méame k dispozicii obrovské mnozstvo
informacii o danej galaxii.

Ked uz mame k dispozicii stovky spektier jedného plosného utvaru (ga-
laxia alebo hmlovina) pride na rad tloha ich spracovat. Mnohé observatoria
¢i astronomické komunity si programuju vlastné programy a formaty na spra-
covanie tychto tzv. "data kociek". Prave tato nejednotnost v pouzivanych
formatoch a metodach spracovania data kociek sposobila pomaly rozvoj 3D
spektroskopie.

Ako odpoved na tito nejednotnost vznikol projekt E3D, ktorého tlohou
bolo zhotovenie pokial moZno ¢o najuniverzalnejsieho prostredia na ana-
Iyzu a spracovanie data kociek. S. Sanchez naprogramoval program E3D,
ktory sa mal stat Sirokorozsirenym nastrojom na spracovanie data kociek.
Zial nerozsiril sa podla ocakavani a tvorca programu ostal viac menej sam
na vylepSovani E3D. Pre méalo zaujemcov na zdokonalovani programu E3D
(ktory by mali dostato¢né programatorské zrucnosti) je program nie celkom



stabilny a najméa mimoriadne naro¢ny na instalaciu. Avsak ked sa prekonaju
tazkosti s instalaciou poskytuje program pomerne rychlu cestu k zékladnej
analyze dat.

Ak sa podari ziskat vystupy z programu E3D, moézeme ich porovna-
vat s modelmi a zistovat odchylky medzi modelovou galaxiou a skuto¢nou.
Aj velmi precizne a komplexné modeli vSak nedokézu tplne popisat pozo-
rované javy. V tejto praci sa modeluju jednoduché modeli rychlostnych poli
galaxii pri jednoduchej rotacnej krivke.



Kapitola 2

Spektrum

Spektrum elektromagnetického Ziarenia pokryva vietky vlnové dlzky,
od radiovych cez viditelné az po gama ziarenie. Kedze vieme, ze fyzikalne
zédkony platia ako tu na Zemi tak aj vo vzdialenych galaxidch a medziga-
laktickom priestore, mozeme z kazdej oblasti elektromagnetického ziarenia
ziskat mnozstvo informécii o danom telese. Poslednych par desiatok rokov
sa pozoruju galaxie a iné objekty Coraz intenzivnejsie vo vSetkych vlnovych
dlzkach a dnes sa podl'a toho atronémovia §pecializuju do roéznych oborov,
napr. radiova astronémia, opticka, infracervena atd. V tejto praci sa pouZi-
va optickd oblast vinovych dlzok. Pred samotnou analyzou spektra galaxie
si stru¢ne uvedieme rozne formy ziarenia, pri¢iny vzniku spektralnych ciar,
ich charakteristické ¢rty a vplyv prostredia na zmenu tvaru ciar.

2.1 Zdroje emisie
Existuje niekol’ko zakladnych typov emisie:

Tepelné Ziarenie

Je idealizované ziarenim absolitne ¢ierneho telesa. Absolutne ¢ierne
teleso je teleso v tepelnej rovnovahe so svojim okolim a je dokona-
lym pohlcovacom a vyzarovacom Zziarenia. Ziarenie absolttne ¢ierneho
telesa je izotropické, nepolarizované a mé hladké spojité spektrum.

'Najviac pouzita literattira v tejto kapitole: Active Galactic Nuclei (Robson, 1996),
Astrophysics of gaseous nebulale and active galactic nuclei (Osterbrock, 1989), Studium
mezihvézdného prostfedi smérem k hvézdé HD 36841 (Zychova, 2008) a wikipedia.com



Absolutne ¢ierne teleso je extrémne tazké zostrojit v laboratornych
podmienkach, na druhej strane hviezdy st celkom presne popisané po-
mocou tohto idedlneho pripadu. KedZe ziadne Ziarenie nie je odrazené,
je vSetko ziarenie, ktoré pozorujeme ziarenim toho telesa. Tepelné zZia-
renie je popisané Planckovym vyzarovacim zakonom pomocou vinovej

dlzky :

2hc? 1
B(\T) = N5 ehe/(\RT) _ 17 (2.1)
respektive pomocou frekvencie v:
2hv? v
B(v,T) = (2.2)

2 ohw/(kT) _ 1’

kde ¢ je rychlost svetla vo vakuu, k je Boltzmanova konstanta, h je
Planckova konstanta, T je teplota telesa v kelvinoch. Vztahy popisu-
ju hustotu Ziarenia - energiu vyziarend na intervale vlnovych dlzok
(A, A+ dX) telesom o teplote T.

Netepelné Ziarenie

Elektrony pohybujtice sa v magnetickom poli B st vystavené podso-
beniu Lorentzovej sily Fr,. = ¢ (v x B), ktora ich nuti sa pohybovat
po zéavitnici okolo indukénych ¢iar. Pri tomto pohybe sa elektrony po-
hybuja so zrychlenim a preto stracaja energiu vo forme vyziarenych
fotonov. Za predpokladu rovnosti dostredivej a Lorentzovej sily dosta-
neme vztah pre frekvenciu Ziarenia

Be
v, =
2mm,’

(2.3)
kde m, je hmotnost elektronu. Toto Ziarenie sa nazyva cyklotronové.

V astrofyzike aktivnych galaxii sa CastejSie stretneme s relativistickymi
rychlostami kde vztah 2.3 prejde do tvaru

Vs = V2V, (2.4)

kde v je takzvany relativisticky ¢len a plati v = (1 — v?/ 02)71/ 2,



Spektrum je potom dané sumou spektier jednotlivych elektronov. Synch-
rotréonové ziarenie je mocninné, vystihuje ho tzv. power-low zékon
F ~ v* kde «a je spektralny index s hodnotami medzi -3 a +2,5 v za-
vislosti od typu objektu.

Comptonov jav a inverzny Comptonov jav

Ked sa zrazi vysokoenergeticky foton s menej energetickou ¢asticou
(elektronom) nastane tzv. Comptonov jav. Energia elektronu sa zvysi
a foton strati cast svojej energie. Moze nastat aj proces opacny tzv.
inverzny Comptonov jav. Comptonov jav teda nastava vtedy, ked sa
zrazi vysokoenergeticky elektron s fotonom a foton ziska energiu na
tkor elektronu. Inverzny Comptonov jav posobi preto ako chladiaci
mechanizmus pre vysokoenergetické céstice a teplota preto nepresiahne
1012K.

Padrovd produkcia

Vzniké v oblastiach velmi vysokych energii gama Ziarenia, kedy doché-
dza ku kreacii, resp. anihilacii ¢astic a foténov Pri anihilacii elektronu
s pozitronom vznika Ziarenie y + d'al8ia v (alebo ina Castica) s energiou
511 keV. Tento proces je vSak zriedkavy.

2.2 Vznik spektralnych ciar

Spektralne ¢iary su vysledkom interakcie medzi kvantovym systémom (zvy-
¢ajne atomami, nickedy molekulami alebo jadrom atému) a fotonom. Ked méa
foton presne dand hodnotu energie aby mohol sposobit zmenu v energii sta-
vu systému (v pripade atému je to elektron, ktory zmeni orbital), je ab-
sorbovany foton. Potom bude spontdnne znovu vyZziareny, bud v rovnakej
frekvencii ako povodny, alebo v kaskade, kde suma energie vSetkych vy-
ziarenych fotonov bude ekvivalentna energii jedného absorbovaného foténu
(za predpokladu, Ze sa systém navrati do povodného stavu).

V zavislosti od typu plynu, zdroju foténu a toho ¢o dorazi do samotného
detektoru, bude vyprodukovani bud emisné alebo absorpcéna ¢iara. Tieto
faktory st vyjadrené tromi Kirchhoffovymi zakonmi o Ziareni:

1. Pevné telesd a husté plyny pri zohriati vydavaji spojité tepelné spektrum.



2. Menej husty plyn pri zohriati dava vzniknit jasnej emisnej ciary, pri-
tomnost a sila ¢iar v spektre je urcend chemickym zloZenim plynu a
teplotou na ktoru je ohriaty.

3. Ked sa plyn nachddza medzi horicejsim zdrojom spojitého Ziarenia a po-
zorovatelom, spektrum je preruSované absorpénymi ciarami od daného
plynu. Pritomnost a sila jednotlivych ciar je zdvisla na chemickom zlo-
Zent a teploty plynu.

Frekvencia, respektive vlnova dlzka spektralnej ¢iary nam presne urci
o aky prvok ide. Pomocou spektra hviezd boli ur¢ené niektoré prvky skor
ako boli objavené na Zemi, ako napriklad hélium. Spektrélne ¢iary prvkov su
casto usporiadané v unikatnej postupnosti, ako napriklad Balmerova séria
vodiku, pochadzajica z preskoku z/do druhej kvantovej hladiny do/z vys3ej
energetickej hladiny.

V astrofyzike sa oznacuje neutralny prvok rimskou I, jedenkrat ionizova-
ny prvok II a tak dalej, napriklad Fe IX je osemkrat ionizované Zelezo.

Su Styri zakladné typy interakcie fotéonu s atémom: viazane-viazané,
viazane-volné, volne-viazané a volne-volné.

Viazane-viazané

Viazane-viazané prechody sa odohravaju vo vnutri atému (alebo mole-
kuly pripadne i6nu), kde je atoém bud excitovany na vyssiu energeticka
hladinu, alebo deexcitovany na nizsiu hladinu. K excitécii atému moze
dojst dvoma sposobmi. Bud ako nepruzna zrazka atomu s inou ¢asti-
cou, alebo absorpciou foténu o vinovej dizke, ktora zodpoveda rozdielu
energii jednotlivych energetickych hladin, medzi ktorymi k prechodu
doslo. Opaény proces je deexciticia. Deexitacia moze byt zrazkova,
kedy dojde k superpruznej zréazke s inou c¢asticou, alebo ziariva, ke-
dy je pri deexcitécii vyziareny foton o vinovej dlzke, ktora zodpoveda
rozdielu energii jednotlivych hladin. Viazane-volné prechody déavaju
vzniku absorpénych a emisnych c¢iar.

Viazane-volné

Pri viazane-volnom prechode optsta elektron atom. Nastava bud ne-
pruznou zrazkou, alebo absorpciou fotéonu o energii rovnej pripadne
vysSej ako je ioniza¢né energia atému.



Volne-viazané

VoIne-viazany prechod je v podstate opak prechodu viazane-voIného.
Nastava ked je volny elektron zachyteny ioném a znovu usadeny na
niektortd z energetickych hladin. Méze k tomu dojst dvoma spdsob-
mi. Ako ziarivd rekombinécia, kedy je emitovani do priestoru foton,
ktorého vlnova dlzka zodpovedéd pdvodnej kinetickej energie elektronu
a energii stavu do ktorého sa elektron rekombinéciou dostane. A ako
trojcéasticova rekombinécia, pri ktorej sa do zrazky okrem iénu a elek-
tronu pripoji i iné Céstica odnasajica zvySok energie.

Volne-volné

Volne-volné prechody st dané zékonom zachovania hybnosti. Volny
elektron emituje (alebo absorbuje) fotén s energiou, o ktoru sa potom
znizi (alebo zvysi) kinetickd energia elektronu. Tento proces nastane
iba pri blizkom prelete okolo i6nu, ktory na seba prenesie ¢ast energie
a hybnosti fotonu. Volne-volné prechody poukazuji na pritomnost ho-
riuceho ionizovaného plynu, kde maju ¢astice velka kineticka energiu.
Najbeznejsim prikladom su oblasti ionizovaného vodiku obklopujice
hortice hviezdy spektralnych typov O a B. Tieto oblasti sa nazyva-
ju H II oblasti a vyZzaruju interakciou voIného elektréonu s pozitivne
ionizovanym vodikovym iénom, proténom.

2.3 Profil spektra a rozsirenie ciar

Spektralna ¢iara nikdy nebude mat podobu limitne tzkej ¢iary, Diracovej
delta funkcie, vzdy bude mat meratelné rozpéitie, ktoré vymedzia takzvané
kridla ¢iary. Rozpétie, alebo takzvané spektralne rozsirenie, moze byt sposo-
bené mnozstvom pric¢in, vymenovanych nizsie. Stred spektralnej ¢iary moze
byt navyse posunuty voci vlnovej dizke prvku v pokoji pri beznych teplotéach
a tlakoch tu na Zemi.

Dovody spektralneho rozsirenia mézu byt rozdelené do dvoch hlavnych
kategorii: rozsirenie sposobené lokdlnymi podmienkami a rozsirenie v do-
sledku vonkajsich podmienok. Rozsirenie v désledku lokalnych podmienok
nastava v malom priestore okolo zdroja ziarenia, zvycajne dostato¢ne malého
aby nastala lokdlna termdynamicka rovnovaha. Rozsirenie v dosledku von-
kajsich podmienok je sposobené v zmene spektralneho rozlozenia ako svetlo
prechadza prostredim od zdroja k pozorovatelovi. Taktiez to moze byt do-



sledok kombinécie Ziarenia od niekolkych inych oblasti, ktoré st navzajom

daleko od seba.

2.3.1 Rozsirenie v dosledku lokalnych efektov

Prirodzené rozsirenie

Heisenbergov princip neurcitosti dava do vztahu dlzku trvania stavu
(kvoli spontannej emisii alebo Augerovym procesom) s energiou stavu,
podla rovnice:

ABEAt > Z (2.5)

kde h je redukovana planckova konStanta, E je energia stavu a t je cas.
Pomaly trvajtuce prechody maju tzke ¢iary, zatial ¢o rychlo trvajuce
prechody maju Siroké spektralne ciary. Tento efekt vytusti do neposu-
nutej ¢iary majucej Lorentzov profil, ktory sa d& popisat

1

(V*V0)2+(ﬁ)2 ’

I(v) x (2.6)
kde I je intenzita ziarenia, vy je frekvencia stredu Ciary a ~ je Sirka
profilu Ciary.

Rozsirenie tlakom

Pritomnost okolitych ¢astic ovplivni Ziarenie individuélnej ¢astice. Su
dva hlavné pripady, kedy to moze nastat: Rozsirenie narazmi a Kvazi-
statické rozsirenie.

Rozsirenie narazmi: zrazky inych castic s emitujicou ¢ésticou preru-
Suju proces emisie. Trvanie zrazok je ovela kratsie ako trvanie procesu
emisie. Tento efekt je zavisly ako na hustote tak aj na teplote plynu.
Rozsirenie je popisané Lorentzovym profilom a moéze nastat aj posun
stredu ciary.

Kvazistatické rozsSirenie: pritomnost inych castic pozmeni energetické
hladiny vyziarenych castic a tym aj pozmeni frekvenciu vyziareného
Ziarenia. Trvanie tohto pdsobenia je ovela dlhsie ako trvanie procesu
emisie. Tento efekt je skor zavisly od hustoty plynu ako od teploty.
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Tepelné dopplerovo rozsirenie

Atomy v plyne, ktoré su vyzarované buda mat rozptyl rychlosti. Kazdy
foton bude posunuty do modrej alebo cervenej oblasti spektra, v zavis-
losti od relativnej rychlosti zdroja k pozorovatelovi, nastava takzvany
Dopplerov jav. Cim vysSia teplota plynu, tym Sirsi rozptyl rychlosti
v plyne. A kedze je spektrilna c¢iara kombinaciou vsetkych vyZiare-
nych fotéonov, ¢im vyssia teplota plynu, tym Sirsie buda spektrélne
¢lary emitované plynom. Tento efekt rozsirenia je popisany Gausso-
vym profilom a nenastédva posun stredu ¢iary. Zavislot rychlosti na
teplote pre jednu dimenziu vyjadruje vztah:

v =—, (2.7)

kde k je Boltzmanova konstanta.

2.3.2 Rozsirenie v dosledku vonkajsich efektov

Niektoré efetky rozsirenia spektralnych ¢iar st dané podmienkami skor vo vac-
sich vzdialenostiach, ako je len blizke okolie zdroja Ziarenie, ktoré priamo
ovplinuje ziarenie. MéZeme to rozdelit na dve hlavné skupiny:

Rozsirenie opacitou

Elektromagnetické Ziarenie, ktoré putuje od zdroja k pozorovatelovi
moze byt absobované pocas svojej cesty priestorom. Tato absorpcia
zavisi od vlnovej dlzky. Ciara je rozsirena, pretoze fotony na kridle
¢lary maju mensiu reabsorp¢nu pravdepodonost nez uprostred Ciary.

Makroskopické Dopplerovo rozsirenie

Ziarenie pohybujiceho sa objektu je vystavené Dopplerovmu posunu,
pre jeho vlastny i relativny pohyb voci pozorovatelovi. Odlisné ¢asti
hviezdy, alebo galaxie budu mat rozsirenie do modrej oblasti spektra
vyvolané ¢astou objektu, ktory sa k nam priblizuje a rozsirenie do Cer-
venej oblasti spektra od miest, ktoré sa od nas vzdaluju. Pre Dopplerov
posun nameranej frekvencie Av plati vztah:

Av = 1/0%, (2.8)

Cc

11



kde c je rychlost svetla, 1y je frekvencia ziarenia zdroja a v, je radialna
rychlost voci pozorovatelovi.

Pristrojové rozsirenie

Pristrojové rozsirenie je dané konecnou spektralnou rozlisovacou schop-
nostou spektrografu. Nie je gaussovské, ale v prvom pribliZzeni sa ap-
roximuje gaussovkou.

Spektralne emisné ¢ary st popisané tromi parametrami - vinovou dizkou,
sirkou ¢iary a silou ¢iary. Sila ¢iary je urcena ako celkova energia ¢iary, plocha
pod krivkou ¢iary. Sirka ¢iary sa Casto vyjadruje pomocou FWHM (Full
Width at Half Maximum). FWHM je Sirka ¢iary v jednej polovici maxima
ciary. Sirka Glary sa moze definovat aj na nulovej hladine intenzity ¢iary,
oznacuje sa ako FWZI (Full Width at Zero Intensity). Profil spektralnych
¢iar sa dé casto fitnut jednoduchou Gasovou funkciou:

1 2/(9.2
_ —(z—p) /(20 )
x) = e ,
flz)=—7=
po dosadeni FWHM a vyrieSeni dostaneme vztah medzi ¢ a FWHM:
FWHM = 2v/2In20 ~ 2.35480.

(2.9)

2.4 Optické spektrum galaxie

éiary v spektre mnohych objektov by sa dali rozdelit na dva typy - povolené
a zakazané. Povolené ¢iary st najbeznejsie v astrofyzike (ich vznik bol popi-
sany vysSie) a v naSom pozemskom svete. Avak zakézané ¢iary boli najprv
pozorované v emisnych hmlovinach. Najprv si fyzici mysleli, Ze sa jedné o
novy typ prvku, ktory astrofyzici pozorovali, neskor zaciatkom tridsiatych
rokov fyzici pochopili mechanizmus vzniku zakazanych ciar.

Zakézané Ciary su produkované atémom ked deexcituje na nizSiu hla-
dinu energie v Specidlnom prostredi, ktoré mé extrémne nizku hustotu, ¢o
je v medzihviezdnom prostredi bezné (preto sa na Zemi nepozoruje a vola
sa zakdzana ¢iara). Pritomnost zakdzanych ¢iar nam odkryva informéciu o
hustote a tlakoch daného prostredia. Prikladom zakézanej ¢iary v optickom
obore je doublet [O III| s jasnejSiou ¢iarou na 500.7 nm a slabSou na 495.9
nm.
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2.5 Spektrum galaxie

Galaxia pozostéava 10° az 10'2 hviezd, plynu, prachu a temnej hmoty. Jej
spektrum je teda sumou, vSetkych tychto zloziek, okrem temnej hmoty. Tem-
na hmota sa na spektre galaxie priamo neprejavy, i ked tvori va¢Sinu hmoty
celej galaxie.

Hviezda méa kontinualne tepelné spektrum s prevazne absorpénymi ¢ia-
rami. Sila a Sirka absorpénych Ciar prezradza chemické zlozenie, teplotu po-
vrchu a ziarivost. Zistenim Doplerovho posunu spektralnych ¢iar, mézeme
urcit radialnu zlozku rychlosti a ak st Doplerove posuny ¢asovo periodické,
odhalia nam dalsiu zlozku systému. Hviezdy teda prispievaju najméa ab-
sorpCnymi ¢iarami k spektru galaxie.

Plyn v galaxii sa da pozorovat vo forme hortcich, ionizovanych mrac-
nach, takzvané oblasti HII. Tieto oblasti sa daju pozorovat vdaka hortucim
mladim hviezdam, ktoré ozaruju hmlovinu v ultrafialovej oblasti. Preto sa
oblasti H II najviac pozoruji v miestach burlivého zrodu hviezd, v ramenéch
Spiralovych galaxii a v nepravidelnych galaxidch bohatych na medzihviezdny
plyn. Oblasti H II st velmi Ziarivé a tak, i ked obsahuji iba zopéar emisnych
¢iar, k spektru galaxie prispievaju velkou ¢astou. Okrem oblasti H IT maja
emisné Ciary aj pozostatky po supernovach a planetarne hmloviny, no tie-
to st ovela menej Ziarivé. Ionizovany plyn teda prispieva najmaé emisnymi
¢iarami k spektru galaxie.

Prach predstavuje relativne chladnu zlozku v galaxii a preto neziari
v optickom obore. Skor spésobuje absorpciu svetla hviezd a hmlovin.

2.6 Prichod 3D spektroskopie

Koncom 80tych rokov 20. stor. sa zacala vyvijat metoda plosnej spektrosko-
pie, IFS (z angl. Integral Field Spectroscopy), umoziujicej ziskat spektra
z rOoznych oblasti plosnych Gtvarov. Pouzivaji sa na to celoplosné spektrogra-
fy, vid obrazok. Pre zistenie kinematiky galaxie je nevyhnutné mat spektra
s roznych oblasti galaxie. Pri 3D spektroskopii sa spektra z plosnych ttvarov
ziskavajui simultanne, teda stovky az tisice spektier v rdmci jednej expozi-
cie. Fakt, ze je to simultdnne ziskanie je pre 3D spektroskopiu podstatné,
existuja totiz i iné techniky, ktoré umoznuju ziskat spektra z plosnych objek-
tov, ale nie simultanne (napriklad postuvanim strbiny v klasickej strbinove;
spektroskopii alebo tzv. Fabry-Perotova spektroskopia).
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Obrazok 2.1: Zakladné techniky na ziskanie celoplosnej spektroskopie. Naj-
pouzivanejSia metoda je prostredné - vldkna, kable s alebo bez Sosoviek. V
tejto praci sa tiez vyuzivaja iba vlakna. Prevzaté od Allington-Smith a inf

1998.
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Kapitola 3

Seyfertove galaxie

BeZné galaxie, pri pozorovani dalekohladom sa vyznacuju jasnejSou cen-
tralnou vydutou, okolo ktorej je hmlisty fliacik. Existuju vSak galaxie, ktoré
maju extrémne jasnu centralnu vydut, v niektorych pripadov tak jasnu, Ze
preziari celu ostatnu ¢ast galaxie. V dalekohlade, je potom vidiet bodovo
jasny zdroj svetla, ktory skor pripomina hviezdu ako galaxiu. Extrémne vel-
ké ziarivost poukazuje na obrovské energetické vykony danych typov galaxii,
ktoré sa preto nazyvaju aktivnymi galaxiami.

Aktivne galaxie st galaxie, ktoré neziaria iba svetlom hviezd, ale maju
vyrazni aktivitu jadra, pochadzajucu z akre¢ného disku okolo velmi hmot-
ného objektu, pravdepodobne ¢iernej diery. Kedze aktivita pochadza z jadra,
preto sa niekedy oznacuji ako AGN (z angl. Active galactic nucleus), aktivne
galaktické jadro. Seyfertove galaxie st v kategorii aktivnych galaxii.

3.1 Historicky prehl'ad

Ako prvy pozoroval aktivnu galaxiu v roku 1908 E. A. Fath. Bola to gala-
xia NGC 1068, v ktorej si vSimol silné emisné ¢iary. Edwin Hubble potvrdil
emisné ¢iary NGC 1068 a u dvoch inych galaxii. Dalsie aktivne galaxie pozo-
roval az Carl Seyfert v roku 1943 a v8imol si podobnost so spektrom galaxie
NGC 1068. Carl Seyfert ako prvy jasne poukazal na to, Ze niekol’ko galaxii

'Najviac pouzita literatira v tejto kapitole: Active Galactic Nuclei(Robson, 1996),
Astrophysics of gaseous nebulale and active galactic nuclei(Osterbrock, 1989), Seyfert
galaxies(Weedman, 1977) a wikipedia.com
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ma velmi jasné jadro, ktoré prejavuje vysokoionizované emisné ¢iary. Tie-
to emisné ¢iary su silnejsie ako absorpéné ¢iary u beznych galaxii. Galaxie
so Sirokymi emisnymi ¢iarami, malym jasnym jadrom pokryvajicim Siroku
oblast ionizaacie sa dnes volaji Seyfertove galaxie.

V roku 1963, B.E. Markarian publikoval studiu so 41 pekuliarnymi gala-
xiami, medzi ktorymi boli aj aktivne galaxie pozorované Carlom Seyfertom.
Vsimol si, ze jadréa niektorych galaxii prejavuji netepelné Ziarenie ¢im mys-
lel, Ze emisia Ziarenia, nepochédza priamo z fotosfér hviezd. V tom istom
roku, Maartin Schmidt rozpoznal v spektre objektu 3C273 Balmerova sériu
vodiku, ktora bola silne posunuta do ¢ervenej oblasti spektra. Objekt 3C273
bol predtym klasifikovany ako kvazi-stelarny radiovy zdroj (quasi-stellar ra-
dio sorce, QSO), znamejsi pod oznacenim Kvazar. Spociatku sa nevedelo
ako st od nas Kvasary daleko preto si niektory astronémovia mysleli, Ze
sa jedna o novy typ hviezdy. Prave velky ¢erveny posuv v spektre kvasa-
rov naznacoval, ze sa jedna o vzdialené objekty, najskor novy typ aktivnej
galaxie.

V priebehu sedemdesiatych rokov, so zdokonalenim spektroskopickych
metod, sa objavilo vel'ké mnozstvo d'alsich Seyfertovych galaxii. V roku 1974,
Khachikian a Weedman roztriedili Seyfertove galaxie na dve triedy. Nové
rozdelenie bolo vyhradne zalozené na spektroskopickych vlastnostiach.

Neskor boli rozdelené aj Kvazary podla spektra a radiového Ziarenia
na niekolko tried. Objavila sa aj nova trieda aktivnych galaxii, takzva-
nych Blazarov, v mnohom podobnych Kvazarom a takzvanych LINER, (Low-
Ionization nuclear emission-line region) objektov, s mensou ionizaciou ako
Seyfertove galaxie, ale vic¢Sou ako normélne galaxie.

Astrofyzici uz skoro tusili, Ze medzi mnohymi typmi aktivnych galaxii,
ktoré maju rozdielne spektroskopické prejavy, existuje jednotny, alebo po-
dobny fyzikdlny mechanizmus. Avsak az v roku 1993 pracou R. Antonucciho
o zjednocujicom modeli aktivnych galaxii a kvazarov [9], astrofyzici dostali
model, ktory celkom uspokojivo vysvetluje pozorované skutocnosti a pouka-
zuje na spolo¢ni podstatu aktivnych galaxii.

3.2 Seyfertove galaxie

Seyfetove galaxie su triedou aktivnych galaxii, ktorych jadro obsahuje spek-
tralne emisné Ciary z vysokoionizovaného plynu. Ich jadro patri do podtriedy
aktivnych galaktickych jadier ozna¢ovanych skratkou AGN (Active Galactic
Nuclei). V centre vsetkych AGN sa nachadza najpravdepodobnejsie masivna
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¢ierna diera s hmotnostou v rozmedzi 10°M az 10° M. Spektrum Seyfer-
tovych galaxii obsahuje v optickej oblasti jasné emisné ¢iary vodika, hélia,
dusika, kyslika a siry. Tieto emisné ¢iary maja Siroké Dopplerovo rozsirenie
s FWHM, ktoré je ekvivalentné rychlostiam od 500 km s~! az 10000 km s~*.

Seyfertove galaxie sa podla spektra delia na dve hlavné triedy: Seyfert 1
a Seyfert 2. Rozdelenie vychadza z faktu, Zze prvy typ ma rozdielnu sirku
povolenych a zakazanych ¢iar, zatial ¢o typ druhy méa podobnu Sirku povo-
lenych a zakézanych ciar.

Galaxie Seyfert 1 maju velmi Siroké emisné ¢iary, ktoré zahrituja po-
volené ¢iary (H I, He I, H II) aj uzsie zakazané Ciary(ako napr. [O IIIJ).
Sirka ¢iar je sposobena Dopplerovym rozsirenim, naznacujicim, ze povolené
¢iary pochadzaji zo zdrojov s rychlostami medzi 1000 a 5000 km s, zatial
¢o zakazané ¢iary pochadzaju z oblasti s rychlostami okolo 500 km s~ 1. V
tomto type teda pozorovat oblasti aj Sirokych aj tzkych ¢iar.

Galaxie Seyfert 2 maju iba tizke ¢iary (povolené aj zakazané) s cha-
rakteristickymi rychlostami priblizne 500 km s™!, oblast sa oznacuje ako
narrow line region (oblast tzkych ¢iar). Kazdé spektrum taktiez vykazuje
hladké spojité kontinuum, ktoré neobsahuje ¢iary a pochédza z malého cen-
tralneho zdroja. Obrovsky jas galaxii Seyfert 1, ktory pred¢i jas z hviezd,
pochadza prave z tohoto kontinua. Kontinuum pozorované u galaxii Seyfert
2 je podstatne slabsie.

Seyfertove galaxie tvoria 10 - 15% v8etkych znamych galaxii. Vacsina
Seyfertovych galaxii a LINERov je v skorych Hubbleovych typoch E; S0, Sa
a Sb (z toho najviacej v Sa), ale s mensiou frekvenciou sa vyskytujia aj v
neskorych Spiralnych typovch Sc-Sm a nepravidelnych galaxiach.

3.3 Model zjednotenia aktivnych galaxii

V jadre aktivnych galaxii sa uvoliuju energie vacsie ako vykon celej ostatnej
galaxie, v pripade niektorych kvazarov az tisickrat, a pritom velkost jadra je
len zlomok rozmeru celej galaxie. Ziarivost typickej AGN je radovo 10" L
¢o je prilis vela na to aby jeho zdrojom bola hviezda. Najhmotnejsie hviezdy
majti hmotnost radovo 102M, ¢o zodpoveda Ziarivosti 10°L.. Hmotnejsie
hviezdy, ktoré by uvoliovali energiu termonukledrnymi reakciami nemozu
existovat. Ako zdroj na uvolnenie obrovského mnoZstva energie sa ukazuje
byt vhodné silné gravitiacia. Najpravdepodobnejsi kandidat na taky vykon
je centralna supermasivna Cierna diera.
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Centréalna Cierna diera nasava material z okolia priblizne 1 pc v podobe
hviezd a medzihviezdneho plyu a prachu. Material padéa po Spiralovej dréhe
smerom k centru a vytvara tak akrécny disk, ktorého rozmery su réadovo
porovnatelné s rozmermy SlneCnej ststavy. I pre relativne blizke galaxie vo
vzdialenosti 100 Mpc to predstavuje uhlovy rozmer rddovo 1075 oblikovej
sekundy. Taku rozliSovaciu schopnost zatial nemé Ziaden teleskop a preto
na pozorovanie akreénych diskov v stredoch galaxii si budeme musiet eSte
pockat.

Astrofyzici si dlhé roky mysleli, Ze rézné typy aktivnych galaxii st odligné
objekty, dnes sa v8eobecne uznava, Ze sa jedna o fyzikdlne blizke objekty. A
ich rozdielnost je sposobena najmé tymito troma faktormi:

1. niektoré objetky st podstatne ZiarivejSie nez iné;
2. niektoré objekty produkuju vytrysky, iné nie;

3. dana aktivna galaxia moze mat podstatne odlisné vlastnosti pri roznom
sklone k pozorovatelovi.
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Obréazok 3.1: Model zjednotenia aktivnych galaxii. Blazary su tie objekty,
ktoré maju vytrysk (jet) v rovine pohladu. Galaxie Seyfert 1 pozorujeme
vtedy, ked je vidiet priamo do centralnych oblasti galaxie odkial je pozo-
rovatelné oblast tzkych i Sirokych ¢iar. Pri pozorovani Seyfertovych galaxif
z boku je oblast Sirokych ¢iar prekryté torusom prachu a plynu galaxie,
ktora sa nazyva Seyfert 2. Treba rozliSovat medzi tzkym jetom a ovela Sir-
Sim ionizaénym kuzelom. Orientacia ioniza¢ného kuZela nemusi byt kolma
na rovinu galaxie, v skutoSnosti moze byt lubovolna. Prevzaté od Torres a
Anchordoqui 2004.
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Kapitola 4

Medzihviezdne prostredie a
rotacia galaxii

4.1 Medzihviezdne prostredie

Priestor vyplneni prachom a plynom v galaxii medzi hviezdami sa nazyva
medzihviezdne prostredie. Medzihviezdne prostredie obsahuje i6ny, atomy,
molekuly, vacsie prachové cCiastocky, kozmické ziarenie a galaktické magne-
tické pole. Plyn zastupuje 99 % hmoty v medzihviezdnom prostredi a 1%
pripadé na prachové ¢iastocky. Hviezdy vznikaji v hustych medzihviezdnych
mracnach a pocas svojej existencie interaguji s medzihviezdnou hmotou,
obohacuju ju o taz8ie prvky prostrednictvom hviezdneho vetra, nov alebo
supernov.

Medzihviezdne prostredie sa podla teploty (v kelvinoch) a hustoty (pocet
atomov v cm?) deli na tychto 5 zloziek.

1. molekularny plyn (10-20 K, 100-10° cm™3)

2. chladny neutralny (atomarny) plyn (cold neutral medium, CNM, 100 K,
1-10 cm™3)

Najviac pouzita literattira v tejto kapitole: Galactic Astronomy (Binney, 1996), Ki-
nematic Measurements of Gas and Stars in Spiral Galaxies (Beckman a ini, 2004) a
wikipedia.com
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3. teply neutralny (atomarny) plyn (warm neutral medium, WNM, 10000 K,

0.1cm™3)

4. teply ionizovany plyn (warm ionized medium, WIM, 10000 K, 0.1cm™3)

5. hortici ionizovany plyn (hot ionized medium, HIM, 10°K, 0.001 cm™3)

4.2 Rotacna krivka Spiralovych galaxii

Skutocnost, Ze galaxie rotuju bola objavena v roku 1914 zo spektra galaxii
M81 a M104. Az 80 hodin expozi¢ného ¢asu bolo potrebnych v roku 1918
na zachytenie dostato¢ne kvalitného spektra galaxie M31 a ziskanie z neho
rotacnej krivky.

Z pozorovani ziarivej hmoty Spirdlovych galaxii (hviezdy, plyn a prach)
vypliva, Ze najviac hmotnosti je stistredeno v centralnej vyduti galaxie a
smerom k okrajom klesa. Ked sa vSak porovné teoreticky model rozlozenia
rychlosti rotacie na zaklade Newtonovho potencidlu a skuto¢nych rychlosti,
ukaze sa velka nezrovnalost, ktord poukazuje na dal$iu chybajicu hmotu.
Tato chybajica hmota sa oznacuje ako tmava hmota, pretoze ju nemdzeme

priamo vidiet.

300 — — — ——
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Obrazok 4.1: Rota¢né krivka typickej Spirdlovej galaxie. Do polomeru Ry sa

da povazovat rychlost za linearnu v zavislosti od polomeru. Od Ry je rychlost
priblizne konstantné. Prevzaté od J. E. Beckman a dalsi (2004).
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Kapitola 5

Prakticka ¢ast - rychlostné pole
galaxii

5.1 Jednoduché modely rychlostného pol'a (ro-
tacia, outflow)

Hned od zadiatku treba upozornit na fakt, ze modelovanie rychlostnych
poli je problematika nesmierna narocné a komplikovana. Svojim rozsahom
daleko presahuje obtiaznost bakalarskych i diplomovych prac. Problémom
je, ze ionizacny kuzel v Seyfertovych galaxiach, ktory sposobuje radialnu
zlozku rychlosti (inflow, outflow), ukazuje ndhodnt orientéciu voéi rovine
galaxie. Vo vacsine pripadov je ionizac¢ny kuzel v rozmedzi 60° - 90° voci
rovine galaxie, ale st i pripady kedy je ioniza¢ny kuzel v rovine galaxie.
Jednoduché modelovanie ukazované v tejto praci predpoklada prave tento
pripad.

Pri pozorovani galaxie pomocou 3D spektroskopie ziskame ako jeden z vy-
stupov rychlostné pole galaxie. Toto rychlostné pole sa potom porovnava
s modelovou mapou rychlostného pola galaxie s danym sklonom inklinacie
i. Do urcitej vzdialenosti Rg od centra galaxie sa da vyjadrit rychlost rotacie
ako kruhova, spliujica

r

Uczvoﬁo, (51)

kde v, je kruhova rychlost na kruznici s polomerom r. Pre r > Ry plati:
V. = v, inak povedané rychlost je konStantna.
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Galakticky disk je casto modelovani zoskupenim koncentrickych kru-
hovych diskov. Majmé TubovéIny bod B na koncentrickej kruhovej drahe
tenkého disku. Bod B bude mat rychlost v ktora ma dve zlozky rychlosti,
tangencialnu vy a radidlnu v, smerujucu do centra (inflow) alebo od cen-
tra (outflow). KedZze je to tenky disk zlozka z bude nulova. My pozorujeme
priemet skuto¢nych rychlosti na oblohu, priemet spdsobi, Ze jedna os galaxie
bude zkratena o cosinus inklinacie a my budeme pozorovat elipsu. Cize pre
pozorovanu rychlost vy a skutoénou rychlostou na galaxii v, plati vztah:

Vo = RogUg, (52)

kde Ro, je matica transforméacie podla y (uhly v astronémii sa meraju
od osy y proti smeru hodinovych ruéiciek):

—cost 0 sint
Ry, = 0 1 0
—sint 0 —cost
kde i je inklinacia.
Ked aplikujeme transforméciu v ose y dostaneme pre pozorovanu rych-
lost v ose z ¢o je vios (line of sight) vztah:

Vips = — SIN 10,5 — U4 COST. (5.3)

Prechod medzi (v, vp) a (v, Vy,) ukazuji néasledujtice Styri rovnice:

U, = vy cos 8 + v, sin b, (5.4)
Vg = v, sinf + v, cos b, (5.5)
vy = U, cOS 0 — vgsin b, (5.6)
vy = Uy sin 6 + vg cos f. (5.7)

Po tdprave s pouzitim cosf = xg/Rg a sinf = yg/Rg dostaneme pre
pozorovanu rychlost vztah

.1 _
Ujps = — SIN Zng(vR:cg — Vgy) — Vs, COS . (5.8)

Pre dve rézne oblasti galaxie r < Ry a r > Ry st ukdzané diagramy
vypracované v programu Matlab.
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Obréazok 5.1: Obrazok v Tavo hore: oblast r < Rg so zapnutou rotaciou a pri
znacne velkej radialnej rychlosti. Obrazok v pravo hore: oblast r < Rg pri
nulovej radialnej rychlosti. Obrazok v lavo dole: oblast r > Ry pri nulovej
radidlnej rychlosti. Ked situaciu vymenime a vypneme kruhovu rychlost do-
staneme podobnu zavislost. Obrézok v pravo dole: oblast r > Rq pri radialnej
rychlosti porovnatelnej s tangencialnou.
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Obrézok 5.2: Casto sa obrazky hore kreslia pomocou kontir. Kontary pred-
stavuju c¢iary konstantnej rychlosti, takzvané izociary. Tuto je zobrazené
rychlostné pole len pre rotaciu galaxie a r > Ry. Inklinacia je 10°.
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5.2 3D spektroskopia galaxie M51

Ako objekt analyzy mam blizku Seyfertovu galaxiu M51. Konkrétne oblast s
polomerom niekolko kiloparsekov od jadra. Spektrum galaxie bolo urobené
v roku 2005 na observatoriu Calar Alto v Spanielsku, pomocou jedného
z najlepsich 3D spektrografov PMAS/PPAK. Dalekohladom s primarnym
zrkadlom s priemerom 3,5 metra.

Na spracovanie spektier sa pouziva program E3D. Program naprogramo-
val Sebastian Sanchez, neskoér zdokonalil P. M. Weilbacher. V tejto praci sa
konkrétne pouziva verzia 1.3.7 z roku 2008. E3D bol vyvinuty na analyzu a
spracovanie takzvanych 3D kociek. 3D predstavuje rozmery x, y a A. V tejto
préci sa pouziva A v rozpati 400nm az 720nm, ¢o predstavuje opticki oblast.
K dispozicii je 331 simultanne ziskanych spektier v centralnych kiloparsekov
galaxie.

3D spektroskopia zadefinovala pojem spaxel (od spatial a pixel) ako plos-
ny, priestorovy element 3D spektroskopie. Program obsahuje tri hlavné gra-
fické rozhrania - hlavné menu, spaxel prehliada¢ a spektroskopicky prehlia-
dac.

Max: 134 062808 File Spaxels Spectra Configuration DAR Tools File: Mome/stano/Plocha/FC_fits. fits Help ‘%IRHBII
Min:

Brightness: [065

=
Contrast:  [0.76

O mw
Wavelength range

Start:  [3000
End:  [36030

Zoom | Unzoom
Range of spectra shown
Range:  [331
Frst: [0
1
Wavelength: 3.842e+03
Spectrum: 356
Fux:  0.000000
= I
zoom | unzoom

Spectra

Obrazok 5.3: Ukézka troch hlavnych okien v programe E3D. Oranzovy ob-
dlznik v hlavnom menu predstavuje 331 spektier naukladanych na seba. Na,
pravej strane vidiet spaxelovy preliadac so spaxelmi a dolu je ¢ast so spek-
tralneho okna. Jeden spaxel predstavuje jedno spektrum.
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5.2.1 Spektrograf PMAS-PPAK

PPAK je sirokouhla 3D-spekroskopicka jednotka (IFU - integral field unit)
spektrofotometru PMAS (Potsdam multi-aperture spectrophotometer) umoz-
nujtceho simultdnne ziskat 331 optickych spektier z hexagonalneho zorného
pola o rozmeru 72x76".

Spaxel (spatial element) PPAKu, tj. jednotka priestorového vzorkovania
(spatial sampling) na oblohe, mé kruhovy tvar a rozmer 2.7 arcsec. Priesto-
rové vzorkovanie, a tym i priestorové rozliSenie, je teda relativne (v porov-
nani jednak s obvyklym seeingom, jednak s inymi 3D spektrografy) hrubé,
vyhodou PPAKu je v8ak jeho velké zorné pole.

PPAK mé4 niekolko spektralnych modov s réoznym spektralnym rozlise-
nim a spektralnim rozsahom. Pre pozorovanie M51 bol pouzity méd V300 s
rozliSenim cca 10 A (FWHM) a pokryvajtcim prakticky celé optické spek-
trum.

L 'E“":ii+ ii"

(e, siee [ancsec]

HoAL spee lancsecl

Obréazok 5.4: Nékres a rozmery PPak-IFU. Centralny Sestuholnik je vytvore-
ny z 331 vlakien (kdblov), obklopenych Siestimy oblohovymi-IFU jednotka-
mi. Iba biele kruzky reprezentuji aktivne vlakna, zatial ¢o ¢ierne slizia ako
ochrana bielych vlakien. Zatial ¢o fyzikalny rozmer centralneho IFU je iba
4 mm, jeho pokrytie na oblohe je viac ako jedna oblikova mintta. Prevzaté
z Kelz a inf (2005).



5.2.2 Galaxia M51 (NGC 5194)

Mb51 (tiez NGC 5194) je jedna z najblizsich $pirdlovych galaxii, jej vzdiale-
nost je cca 8 Mpc, heliocentrické radialna rychlost je 464 km/s, Hubbleov
typ SAbc, inklinacia je 30°. M4 aktivne jadro klasifikované ako Seyfert 2
alebo LINER.

Na obr. 5.5 je snimok tejto galaxie, cez ktory je superponované zorné pole
spektrografu PPAK. Pri vzdialenosti 8 Mpc predstavuje 1 thlova sekunda
priblizne 40 pc, ¢o znamena, ze jeden spaxel zodpovedé priblizne 100 pc a
zorné pole pokryva centralnu oblast o polomeru priblizne 1.4 kpc.

Obrazok 5.5: Galaxia NGC 5194. V centralnom Sestuholniku je vyrez casti
galaxie z ktorej mam k dispozicii spektra. Uz v roku 1845 v nej rozpoznal
Lord Rosse $piralové ramené. Obrazok prevzaty z prezentacie T. Bartakovej
(2008).
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5.3 Analyza spektier pomocou programu E3D

Program E3D umoznuje zvolit si lubovolny spaxel a poslat jeho spektrum
na analyzu do spektralneho prehliadaca. V spektralnom prehliadaci sa moze
zvolit fit jednoduchou Gaussovkou alebo zvolit si kinematickt analyzu vSet-
kych 331 spaxelov v rozpeti vlnovych dlzok akeé si zvolime. Po par minttach
fitovania vSetkych spaxelov sa v spaxelovom inspektore zobrazia tieto mapy:
distribiicia toku emisnej ¢iary, pole rychlosti a disperzie a troven kontinua.
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Obréazok 5.6: Obrazok v lavo hore: Spektrum galaxie M51. V pravej Cas-
ti okolo 6563A sa dé& rozpoznat najjasnejSia emisna c¢iara H,, obklope-
né dubletom [NII|6548,6583A, dalej st vidiet emisné ¢iary [OI|6300A a
[SI1]6717,6731A, trochu slabo je vidiet ¢iara [OIII|5007A; jasna Ciara okolo
5600A je zle od¢itana ¢iara oblohy. Toto spektrum je sumou vSetkych 331
spektier centralnych oblasti galaxie. Obrazok v pravo hore: Spektrum galaxie
M 51. Tentokrat je to spektrum jedného konkrétneho spaxelu nachadzaji-
ceho sa v blizkosti samého stredu galaxie. Pri porovnani s predchédzajicim
obrazkom je vidiet rozdiel v intenzite. Obrazok v lavo dole: Detial ¢iary H,
s charakteristickymi dvoma zakézanymi ¢iarami [NII] A\ 6548,6583 A. Ide
o Ciaru jedného spaxelu. Obréazok v pravo dole: Ukazka fitu ¢iary. Program
E3D robi iba jeden fit, i ked by bolo ziaduce fitovat aj vedlajsie dva doublety.
Spracované v programe E3D.
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Obrazok 5.7: Obrazok v l'avo hore: Centrum galaxie v ¢are H,. Obrazok v
pravo hore: Centrum galaxie v ¢iare O III. Obrazok v l'avo dole: Kontinu-
um blizko ¢iary H,. Obrazok v pravo dole: Kontinuum blizko ¢iary [OIII].
Vidiet zna¢ny rozdiel v intenzite Ciar. Mapy su vysledkom po spracovani
kinematickej analyze v programe E3D.

31



Kapitola 6

Zaver

Hlavnym cielom tejto prace bolo: zoznamit sa s problematikou emisnych
spektier aktivnych galaxii, s principmy celoplosnej (tzv. 3D) spektroskopie,
so softwarem Euro3D sluziacim k vizualizacii 3D spektroskopickych dat a
so zékladmy analyzy emisnych spektier (fitovanie spektralnich ¢iar). Po nie-
kolko mesa¢nej préaci na instalacii programu E3D, (inStalacia nie je vobec
pre slabé natury) a néaslednej praci s programom je tato ¢ast aspesne spl-
nenda. Program pontka pomerne jednoduchu préacu s data kockami i ked na
samotni detailnt analyzu nie je vZdy vhodny a preto sa data neskor spraco-
vavaju v inych programoch (fity ¢iar, rychlostné polia..). V prvom priblizeni
je urcite vhodny.

f)alej bolo treba vytvorit jednoduché modely rychlostnych poli galaxie
za predpokladu kruhovej rotéacia, plochej a radidlny outflow v rovine disku.
Tato tloha sa riesila pomocou vyjadrenia prechodu medzi ststavou spoje-
nou s galaxiou a nami. Postup je ukazany v piatej kapitole. Pomocou rovnice
sa v programu Matlab 2007 vytvorili mapy takychto idealnych diskov pre
pripady kruhovej rotacie a plochej a pre zapnuty/vypnuty outflow a zapnu-
ta/vypnuta rotacia. Aj tato cast je tspesne splnena.

V dalsom bode bolo treba analyzovat emisné spektra ionizovaného plynu
z centralneho kiloparseku galaxie M51. K analyze boly zvolené ¢iary H, a
|OIII|5007A. Fitovanie tychto ¢iar Gaussovymi krivkami umozni zkonstru-
ovat 2D mapy intenzity a strednej rychlosti ionizovaneho plynu pozdlz zor-
ného laca. Zial tato cast tlohy sa nepodarila celkom splnit, nakol'ko program
E3D nepracoval celkom tak ako by mal. Do obhajoby budi mapy dodané.

Zmyslom tychto krokov bolo vytvorit predpoklady k interpretacii 3D
struktary a kinematiky ionizovaného plynu v centralnych castiach galaxie
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Mb51. Tato interpretacia vSak vyzaduje detailnejSie modelovanie a je mimo
ramec tejto prace. Porovnanie jednoduchych kinematickych modelov rotace
a outflow v 2D disku so skuto¢nymi rychlostnymi polami ukazuje, Ze tie-
to jednoduché modely st nedostatocné. Predstavuji vsak nevyhnutny prvy
krok pre konstrukciu zlozitejsich modelov.

Taktiez samotné fitovanie emisnych ¢ar bude v dalSej fazi vyzadovat
vylepsenie. Napr. ¢iara H, bola v ramci bakalarskej prace pre zjednodu-
Senie fitovana samostatne. V kridlach sa vSak prekryva s ¢iarami dubletu
[NIT]6548,6583A, a preto bude pre zlepSenie presnosti fitu nutné fitovat viet-
ky tri ¢iary stcasne.
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