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ANOTACE

Eliptické galaxie jsou komplikované gravitacné vazané objekty. Tato prace se zabyva jednou
z moznych cest, jak eliptické galaxie popsat, nebo alespon nahlédnout na jejich zakladni
fyzikalni povahu. Galaxie pokladame za mnohacasticové systémy a za urcitych aproximaci
je nalezena spojitost mezi jejich vnitini strukturou a pozorovanymi veli¢inami. Aproximace
velmi zjednodusuji celkovy popis systému ale prirozené také omezuji realisticnost zvoleného
popisu. V praci je popsan jeden z vyznamnych modelu struktury eliptickych galaxii a je
provedena jeho aplikace na vhodné eliptické galaxie. V dané aproximaci vSak neni popsany
model schopen vystihnout moderni pozorovani vybrané galaxie. Jsou proto diskutovany
mozné rozpory skutecné povahy systému s vyslovenymi zjednodusujicimi predpoklady.

KLICOVA SLOVA: hvézdné systémy, eliptické galaxie, trpaslici galaxie, Kingovy modely,
pomér hmotnosti a zafivého vykonu

ANNOTATION

Elliptical galaxies are complicated gravitationally bound systems. This work presents a po-
ssible way to describe intrinsic structure of these systems and their basic physical nature.
Galaxies are approximated as systems of many particles and the connection between the
theoretical description and the observational features is found under some assumptions.
One of famous theoretical models is described and applied on observation of appropriate
elliptical galaxies. However, it is shown that predictions of this model are not in satisfactory
agreement with recent observations. Therefore the accuracy of used simplifying assumptions
is discussed.

KEYWORDS: stellar systems, elliptical galaxies, dwarf galaxies, King models, mass-to-light
ratio



PROHLASENI

Prohlasuji, ze jsem diplomovou praci vypracovala samostatné jen za pouziti uvedené lite-
ratury a podle pokynu vedouciho prace Filipa Hrocha.

V Brné dne: Podpis:



PODEKOVANI

Dékuji vedoucimu prace Filipu Hrochovi za veskerou rozmanité prevlékanou energii, jez
vénoval této praci. Dékuji také za obrovsky objem povzbuzujiciho galaktického caje, ktery
trpélivé ptipravoval kdykoliv to bylo potfeba. Katetiné Bartoskové dékuji za poskytnuti
CCD snimku a profilu jasnosti a za mnoho zajimavych eliptickych rozhovori. Dékuji Tereze
Krejcové a Davidu Kalhousovi za mnozstvi podnétnych pripominek k textu.

Veliky dik za vitr v plachtach této prace a celého mého studia patii mym rodicum.



Aprozimace, vnadidlo pozndni, zrcadlo pro skrivanky.

Julio Cortézar



Obsah

Uvod

1 Eliptické galaxie

1.1 Hubbleova klasifikace galaxii . . . . . . . . . . ... ... ... ... ...,
1.2 Zakladni charakteristiky eliptickych galaxit . . . . . . . .. ... ... ...
1.2.1  Trpaslici eliptické galaxie . . . . . . .. .. ... L.
1.3 Fotometrie eliptickych galaxii . . . . .. .. .. ... .. ... ... .. ..
1.3.1 Plosné jasnost a plosna hvézdna velikost . . . . .. ... ... ...
1.3.2 Profil jasnosti . . . . . ...
1.3.3 Vzhled profilu jasnosti . . . . . . ... ...

Gravitacné vazané mnohacasticové systémy
2.1 Zékladni popis systému . . . . . .. ..o
2.2 Distribuéni funkece . . . . ..o
2.2.1 Bezsrazkova aproximace . . . . . . . . .. ...
2.2.2  Prostorova hustota ¢éstic a stfedni hodnota veliciny . . . . . . . ..
2.2.3 Momenty Boltzmannovy kinetické rovnice . . . . .. .. ... ...
2.3 Sféricky symetricky ptipad . . . . . .. .o
2.4 Jeansuv teorédm . . . ... ...
2.5 Jednoslozkovy popis . . . . . ...
2.6 Poissonova rovnice . . . . ...
2.7 Ptechod k pozorovanym veli¢inam . . . . . . . ... .00
2.7.1  Pomér hmotnosti a zativého vykonu . . . . . . . . . . ... ... ..
2.7.2  Projekce prostorové hustoty . . . . . .. .. ... 0.
2.7.3 Deprojekce plosné hustoty . . . . . . ... ... 0oL
2.8 Disperze rychlosti . . . . . . . ...
2.8.1 Projekce disperze rychlosti . . . . . . .. ...
2.9 Predpoklad izotropie . . . . . .. ...
2.10 Zjednodusené modely . . . . . . ..o

10
11
11
11
13
13



3 Kingovy modely

3.1
3.2

3.3

3.4
3.5

Relativni potenciél a energie

Popis Kingovych modelu . .

3.2.1

Rychlost ¢astic . . .

Porovnani s pozorovanim . .

3.3.1
3.3.2
3.3.3
3.3.4

Porovnani profilu jasnosti . . . . ... ..o

Porovnani projekce disperze rychlosti . . . . . . ... .. ... ...

Galaxie NGC 3379 .

Konkrétni porovnani

Dalsi modely pro popis eliptickych galaxii . . . .. ... ... ... ....

Neparametricky ptistup . .

4 Centra eliptickych galaxii

4.1 Problém seeingu . . . . . . . ..
4.1.1 Centra galaxii . . . . . .. .. .. L
4.2 Pozorovani Hubbleova vesmirného dalekohledu . . . . . . . . . ... .. ..
4.3 Hmota systému . . . . . . . ...
4.3.1 Aplikace na galaxii NGC 3379 . . . . . .. ... ... ... .....
4.4 Neurcitost sféricky symetrickych systémua . . . . . . .. ... ... ... ..
4.5 Trpaslici galaxie . . . . . . . ..o
4.5.1 'Trpasli¢i galaxie Leo I . . . . . . .. .. ..o

Zavér

Vzajemné zakryvani hvézd

29
29
30
33
34
34
36
36
37
42
43

44
44
45
46
49
o1
53
o4
95

58

60



Uvod

Galaxie predstavuji slozita gravitacné vazana uskupeni mnoha ruznych slozek. Ve viditelné
¢asti spektra v nich zaii predevsim hvézdy pripadné mezihvézdny prach a plyn. Pozorovani
galaxii je vzhledem k jejich velkym vzdélenostem a obvyklému diftiznimu charakteru jejich
obrazii pomérné naroc¢né. Rozvoj astronomické techniky vsak v poslednich desetiletich
umoznil provést kvalitni fotometricka a spektroskopickd pozorovani mnoha galaxii. Narust
znamych informaci posunul také nase predstavy o fyzikalni povaze galaxii.

Obecny presny teoreticky popis galaxii je velmi komplikovany, ne-li nemozny. Jako
v ostatnich oblastech fyziky se proto uchylujeme k pribliznému popisu, ktery vychazi
z urcitych zjednodusujicich predpokladu. Jsou-li tyto aproximace dostatecné fyzikdlné
opodstatnéné a teoretické vysledky odpovidaji pozorovanym datum, muzeme pomoci zjed-
noduseného popisu nahlédnout na fyzikalni podstatu problému.

Fyzika galaxii je nesmirné rozmanita a obsahld oblast astrofyziky. Vyznamnou morfo-
logickou skupinu vSech galaxii tvoii eliptické galaxie. Jejich studium se dynamicky rozviji
a reaguje na nova data ziskand modernimi pozorovacimi metodami. Popis eliptickych ga-
laxii tak stdle skyta siroké spektrum nevyfeSenych a zajimavych problému.

Ve své praci jsem se rozhodla vénovat pravé eliptickym galaxiim. V Uvodni kapi-
tole je provedeno struc¢né shrnuti obecnych vlastnosti téchto systému. V dalsi casti je
za ur¢itych zjednodusujicich predpokladu odvozena zdkladni teorie pro popis eliptickych
galaxii jako mnohacasticovych systému. Nasleduje teoreticky rozbor jednoho z historicky
nejvyznamneéjsich fyzikalnich modelu pro popis eliptickych galaxii a jeho aplikace na kon-
krétni data. Popsany model v8ak nevystihuje povahu systému dokonale. Mozné piiciny to-
hoto rozporu a nékteré dalsi problémy teorie eliptickych galaxii jsou popsany a ilustrovany
v zavérecné kapitole.



Kapitola 1
Eliptické galaxie

Galaxie jsou rozlehlé gravitaéné vazané systémy rozlicnych celkovych rozmeéru, tvaru, hmot-
nost{ a vnitinfho slozeni. Uvodni é4st textu nastinuje jejich nejzakladnéjsi tiidéni a nasledné
podrobnéji charakterizuje vybranou skupinu galaxii. Detailnéjsi rozbor téchto témat lze
nalézt v literatute, napiiklad Binney & Marrifield (1998) nebo Carroll & Ostlie (2007).
7 téchto publikaci také vychazi vétsina informaci uvedenych v prvni ¢éasti této kapitoly.

1.1 Hubbleova klasifikace galaxii

Galaxie obsahuji pfedevsim hvézdy, mezihvézdnou hmotu a pravdépodobné také dosud
piimo nepozorovanou latku. Povahu galaxii, jako velmi vzdalenych hvézdnych systémau,
odhalil Edwin Hubble pted vice nez 80 lety. Prvni predstavy o galaxiich byly ziskdvany na
zakladé jejich viditelného obrazu vytvareného predevsim zarenim hvézd, pfipadné me-
zihvézdného plynu a prachu. Pravé na zakladé vzhledu pozorovanych obrazu je proto
zalozeno zakladni morfologické t¥idéni galaxii, tzv. Hubbleova klasifikace.

Galaxie, jejichz pozorovany obraz ma tvar elipsy nebo kruhu, fadime mezi eliptické
galaxie. V Hubbleoveé klasifikaci se oznacuji pismenem E. Elipsu vystihujici obraz galaxie
charakterizujeme velkou poloosou a a malou poloosou b. Tvar elipsy je pak popsan pomoci
elipticity € definované jako

e=1-"b/a. (1.1)

Elipticita pozorovanych galaxii se pohybuje od 0 (kruhovy obraz) do piiblizné 0,7 (obraz
zplostélé elipsy). Elipticita pozorovaného tvaru obrazu galaxie ur¢uje podrobnéjsi tfidéni
eliptickych galaxii. K pismenu E se ptipojuje celé ¢islo 0 az 7, které je ur¢eno zaokrouhlenim
hodnoty 10e.

Kromé eliptickych galaxii obsahuje zakladni Hubbleova klasifikace jesté spirdini gala-
zie (oznacovany pismenem S) a spirdlni galazie s prickou (Sb). U obou typu pozorujeme



diskovitou ¢ast s jasnou centralni oblasti, galaktickou vyduti, ze které vybihaji galakticka
spiralni ramena. U typu Sb ramena vychéazeji z centralni ¢asti nejprve radialnim smérem
a tvofi tak tzv. pricku. Dalsi déleni obou typu spirdlnich galaxii je zalozeno na velikosti
jadra a charakteru vinuti ramen.

Galaxie pfechodného tvaru mezi eliptickymi a spiralnimi typy byvaji oznacovany jako
¢ockové galaxie (SO). Nekdy jsou také nazyvany vietenové nebo lentikuldrni. Maji diskovity
tvar, ale oproti spirdlnim typum obsahuji relativné vétsi vydut a nepozorujeme u nich
spiralni strukturu. Posledni skupinou zakladni klasifikace galaxii jsou nepravidelné galaxie
(Irr), u kterych nepozorujeme zadné vyraznéjsi pravidelné usporadani.

Kromé pozorovaného vzhledu maji galaxie stejného druhu podobné také nékteré jiné
charakteristiky. Kazdy typ je dale mozné na zakladé ruznych kritérii rozdélit do nékolika
podtypu. Dalsi ¢asti prace se vénuji predevsim studiu eliptickych galaxii. Proto tuto sku-
pinu popiSeme ponékud podrobnéji.

1.2 Zakladni charakteristiky eliptickych galaxii

Vesgkeré pozorované vlastnosti galaxii jsou dany prumétem skuteéného prostorového uspo-
rfadani systému do roviny oblohy, resp. pozorovaci aparatury. Tuto skute¢nost je potieba
mit na paméti pti dalsi interpretaci vSech pozorovanych vlastnosti galaxii. Pouze ze vzhledu
pozorovaného obrazu neni mozné urcit skutecny prostorovy tvar galaxie.

Obecné se usuzuje, ze obrazy eliptickych galaxii vznikaji pozorovanim systému tvaru
prostorového trojosého elipsoidu. V mensi obecnosti se pak casto predpoklada, ze tvar
systému je osové symetricky, tedy vznikl rotaci elipsy kolem jedné z poloos. Podle rotaéni
osy symetrie se galaxie oznacuji jako zplostélé, kdy osou symetrie je mald poloosa, nebo
protahlé, kdy osou symetrie je velka poloosa.

V eliptickych galaxiich obvykle nejsou patrné zadné vyrazné vnitini struktury. Pozo-
rujeme v nich pomérné malo mezihvézdného prachu a plynu. Hmotnost prachové a plynné
slozky je velmi mald a nemad vliv na celkovou dynamiku systému. Hlavni pozorovany zdroj
zatreni eliptickych galaxii tak tvoii hvézdy. Jde predevsim o hvézdy starsi populace II. Tyto
hvézdy se viceméné neuspotradané pohybuji. Nékdy muzeme pozorovat také jejich syste-
matickou rotaci podle vybrané osy, ¢asto jde o osu prostorové symetrie daného systému.

Kromé tvaru pozorovaného obrazu se eliptické galaxie déli podle svych celkovych cha-
rakteristik, pfedevsim pak podle celkové hmotnosti, rozméru a zarivého vykonu. Jako
normdlni eliptické galaxie oznacujeme systémy s hmotnostmi pohybujicimi se priblizné
v rozmezi 108-1013 M.

Mezi nejjasnéjsi galaxie vubec patii tzv. c¢D galaxie. Nachézeji se v centrech kup ga-
laxif. Jejich hmotnosti se pohybuji v rozmezi 10'3-10'* M. Centralni ¢ést téchto galaxif
pripominajici normalni eliptickou galaxii je obklopena velmi rozsahlym halem.
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1.2.1 Trpaslici eliptické galaxie

Nejvetsi zastoupeni mezi eliptickymi galaxiemi maji tzv. trpaslici eliptické galazie (dE).
Ptestoze rozméry mohou byt srovnatelné s mensimi normalnimi eliptickymi galaxiemi, jsou
charakteristické mnohem nizsi pozorovanou povrchovou jasnosti. Jejich celkova hmotnost
se pohybuje v rozmezi 10°-10° M.

Trpasli¢i galaxie se obvykle nachazeji v blizkosti velkych eliptickych nebo spiralnich
galaxii. Podle tvaru pozorovaného obrazu jsou déleny analogicky k déleni ttidy E Hubbleovy
klasifikace. Rozlisujeme tedy trpaslici eliptické galaxie typu dEO az dET7.

Zv14st se dale vyclenuje nékolik samostatnych typt trpaslicich galaxii. Napiiklad cel-
kové velmi malo zarivé, pomérné kulové systémy s nizkou pozorovanou povrchovou jas-
nosti se oznacuji jako trpaslici sféroiddlni galazie (dSph). V okoli Galaxie! je znamo
12 prislusniku této tiidy trpaslicich galaxii. Jejich vzdélenost od centra Galaxie se pohy-
buje priblizné v rozmezi 60-300 kpc. Pravé mala vzdalenost téchto systému ma specifické
dusledky na jejich pozorovany vzhled, ktery se lisi od obrazu vétsiny pozorovanych elip-
tickych galaxii. Proto nebude-li explicitné zminéno jinak, rozumime pod pojmem obraz
pozorované galaxie obraz normalni eliptické galaxie.

Jako extrémni pripady trpasli¢ich sféroidalnich galaxii lze do jisté miry chapat i kulové
hvézdokupy. Na rozdil od zastupcu dSph se nachéazeji v mensich vzdéalenostech od stiedu
domovskych galaxii, u Galaxie jde priblizné o 20 kpc, a jsou povazovany za jejich soucasti.
Spojitost s eliptickymi galaxiemi mé tedy vyznam spiSe z hlediska teoretického popisu.
Kulové hvézdokupy jsou sféricky symetrické gravitacné vazané systémy a jejich popis by
tedy do jisté miry mél byt podobny popisu eliptickych galaxii. Tyto dvé oblasti teorie
hvézdnych systému jsou propojeny také historickym vyvojem vyzkumu. Vyhodou studia
kulovych hvézdokup je predevsim jejich relativné mala vzdalenost od pozorovatele.

1.3 Fotometrie eliptickych galaxii

Celkovy vzhled obrazu galaxii dal vznik jejich zédkladni klasifikaci. Postupem ¢asu se s ros-
touci dumyslnosti a technickou dokonalosti astronomickych metod zvétSovala presnost,
rozliSeni a spektralni rozsah jednotlivych pozorovani. Zakladnimu popisu fotometrie elip-
tickych galaxii se proto vénuje tato podkapitola.

1.3.1 Plosna jasnost a plosna hvézdna velikost

Astronomicka fotometrie se zabyva mérenim zdrivého toku. Ten je definovan jako mnozstvi
celkové energie zateni, které dopadne na jednotkovou plochu za jednotkovy cas. Fyzikalni
rozmér zaiivého toku je Wm™2. Vzhledem k nemoznosti méfit energii zafeni ve vsech

1 Pod oznacenim Galaxie, s velkym pocateénim pismenem, rozumime konkrétni nasi galaxii.
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vlnovych délkach a vzhledem ke snaze standardizovat vysledky ruznych méreni se obvykle
spektralni rozsah méfreného zareni omezuje pomoci vhodné definovanych fotometrickych
filtra. Zarivy tok (a veli¢iny z néj odvozené) se pak vztahuje k danému filtru a byva
oznacovan napiiklad vhodnym indexem.

Eliptické galaxie obvykle pozorujeme jako plogné zdroje zaieni.? Jde o disledek omezené
rozliSovaci schopnosti méficich piistroju a velké vzdalenosti samotnych galaxii. Obecné je
mozné sledovat celkovy zativy tok pochazejici od dané galaxie, ale také zateni prichazejici
z jednotlivych ¢asti systému. Rozlozeni zativého toku v ramci dané galaxie urc¢itym zpuso-
bem sleduje jeji vnitini strukturu. Proto studujeme zativy tok ptichazejici z urcité plochy
pozorovaného obrazu galaxie jako funkci polohy v daném obrazu. Pozorovanou veli¢inou je
plosnd jasnost j, kterd je dana zarivym tokem dopadajicim z jednotky prostorového thlu
obrazu. Fyzikalni rozmér plosné jasnosti je Wm™2ster—*.

7 pozorovaného snimku obvykle urcujeme rozméry ve vhodnych thlovych jednotkach.
Skutecnou velikost pozorovaného objektu, nebo jeho ¢asti, muzeme vypocitat pokud zname
vzdalenost zdroje zareni d. Pro prostorovou délku [ a odpovidajici ihlovou vzdalenost x
na snimku plyne z geometrie pozorovani vztah

[=dtanz. (1.2)

Obdobné jako v astronomické fotometrii hvézd se méfend plosna jasnost vyjadiuje
pomoci relativni logaritmicky skdlované velic¢iny, tzv. plosné hvézdné velikosti p. Je dana
Pogsonovou rovnici

= 1o —2,5log L, (1.3)
Jo

kde jo je referenéni plosna jasnost, pg odpovidajici plosna hvézdna velikost a log znaci
dekadicky logaritmus. Plosna hvézdna velikost je fyzikdlné bezrozmérna veli¢ina. Z his-
torickych duvodi se obvykle uvadi v jednotkich magarcsec 2. Odpovida zéfivému toku
pochdzejicimu z urcité plochy zdroje zaieni. V piipadé uvedené jednotky mag arcsec™2 jde
o plochu, kterou pozorujeme pravé pod thlem arcsec?. Skuteénou velikost této plochy je
mozné vypocitat pomoci rovnice (1.2).3

2 Vyjimku tvoii napiiklad vyse zminiované galaxie typu dSph nachdzejici se v blizkosti Galaxie. Pfi jejich
pozorovani je mozné rozlisit jednotlivé hvézdy. Nasledné fotometrické zpracovani snimku proto probihd
odlisnym zpusobem nez u vétsiny normalnich galaxii, které pozorujeme jako plosné zdroje zafeni.

3Ve hvézdné fotometrii se obvykle pouzivd hvézdna velikost konkrétni hvézdy, ktera je mimo zem-
skou atmosféru bodovym zdrojem zareni. Je-li plosna hvézdnd velikost v ur¢itém bodé galaxie napiiklad

2

16 mag arcsec™2, pak oblast pozorovana pod prostorovym thlem arcsec? se stfedem v daném bodé zaif

praveé jako hvézda o hvézdné velikosti 16 mag.
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1.3.2 Profil jasnosti

Obrazy eliptickych galaxii vykazuji silnou eliptickou strukturu. Mnoziny mist se stejnou
plosnou jasnosti, izofoty, jsou obvykle velmi dobte aproximovatelné elipsami o vhodné
zvoleném stiedu, velikostech a orientacich poloos. Tyto parametry se mohou pro jednotlivé
plosné jasnosti lisit. Obecné je vsak mozné pro kazdy bod pozorovaného obrazu galaxie
urc¢it odpovidajici eliptickou izofotu.

Obraz galaxie, tedy dvourozmérny profil plosné jasnosti, je mozné prevést na funkeci
jediného parametru, normovaného poloméru R, definovaného jako

R=+Vab, (1.4)

kde a je velka a b mala poloosa odpovidajici eliptické izofoty. Hodnota R odpovidd v daném
bodé obrazu galaxie geometrickému pruméru poloos piislusné izofotalni elipsy. Fyzikalni
rozmér poloméru R je m. Casto je viak vztahovan k pozorovanym veli¢indm a byva proto
uvadén v thlovych jednotkéach (obvykle arcsec nebo arcmin). Vztah mezi rozmeéry je popsan
rovnici (1.2).

Zavislost j = j(R) nazyvéame profil jasnosti galaxie. Prubéh j(R) je jedna ze zékladnich
fotometrickych charakteristik eliptickych galaxii. Uréeni profilu jasnosti je obecné pomérné
komplikovany problém (viz napiiklad Bartoskova, 2007). Je potieba zohlednit mnoho
netrivialnich skute¢nosti a vybrat nejlepsi zpusob pro urcovani parametru elips aproxi-
mujicich jednotlivé izofoty. Profil jasnosti byva ¢asto vyjadfovan radidlni zavislosti plosné
hvézdné velikosti p = p(R), kterd je uréena prubéhem j(R) a zvolenou kalibraci rov-
nice (1.3).

Kromé radialni zavislosti plosné jasnosti muzeme sledovat také celkovou jasnost urci-
tych céasti galaxie. Napiiklad plosnda jasnost ptislusejici oblasti mezikruzi o vnitinim po-
loméru R; a vnéjsim poloméru Ry se vypocte jako

Ro
j(Rl,RQ):Qﬂ'/ ]RdR

R1

Celkové plosna jasnost galaxie je ur¢ena hodnotou j(0, Ry), kde R je kone¢ny celkovy

polomér pozorovaného obrazu.*

1.3.3 Vzhled profilt jasnosti

Profily jasnosti mnoha eliptickych galaxii vykazuji znacnou podobnost. Lze je dobfe aproxi-
movat funkcemi stejného obecného tvaru s nékolika volnymi parametry. Vhodnou podobu
funkei je mozné odvodit empiricky ze vzhledu namérenych profilu jasnosti. Takto urcenych

4 Oznageni Ry vychazi z anglického tidal radius, tedy slapovy polomér.
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tvaru profila jasnosti bylo vytvoreno velmi mnoho. Mezi historicky nejstarsi patii tzv.
Hubbletiv profil®> (Hubble, 1930)

oy Jo
i) = s (1)

kde jo = 7(0) je plosna jasnost v centru galaxie a a polomér, kde jasnost klesne na ¢tvrtinu

hodnoty jg.
Dalsf vyznamnou aproximaci profilu jasnosti je tzv. de Vaucouleursiv neboli RY* zédkon

(viz napiiklad de Vaucouleurs, 1953)
1/4
(RE) - 1] } , (1.6)

kde R, je tzv. efektivni polomér urcujici polomér kruhové izofoty, obsahujici polovinu cel-

kové jasnosti galaxie, tedy j(0, Re) = £7(0, R;). Parametr j. je potom plosnd jasnost kru-

J(R) = jeexp {—7,67

hové izofoty o poloméru R,.

Obé uvedené funkce relativné dobfe aproximuji pozorované profily jasnosti mnoha
eliptickych galaxii. Nemaji vsak charakter konzistentniho fyzikalniho modelu. Obecné je
obtizné tici, proc je dany empiricky odvozeny prubéh univerzalni a ¢eho je dusledkem. Proto
je jednim ze zakladnich tkolu teoretického popisu eliptickych galaxii nalezeni fyzikalni
priciny vzniku pozorovaného prubéhu profilu a univerzalnosti konkrétniho jeho tvaru.

Na zakladé teoretického fyzikalniho popisu za vhodnych zjednodusujicich predpokladu
je mozné sestrojit modely popisujici usporadani galaxie a nasledné vypocitat odpovidajici
prubéhy pozorovanych vlastnosti galaxie. Porovnanim modelového a pozorovaného profilu
jasnosti pak muzeme urcit miru platnosti jednotlivych modelu nebo uzitych predpokladii.
Pro préaci s modely eliptickych galaxii je vSak potieba vhodny teoreticky aparat zachycujici
fyzikalni podstatu téchto slozitych systému.

5 Profil byvé nékdy nazyvan Hubbleiv-Reynoldsiv a poprvé byl pouzit jako aproximace plosné jasnosti
centralni ¢asti spirdlni galaxie M31 (Reynolds, 1913).
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Kapitola 2

Gravitacécné vazané mnohacasticové
systémy

Historicky se teorie popisu eliptickych galaxii vyviji pfiblizné od poloviny minulého stoleti.
Navazuje na studium kulovych hvézdokup, které prestoze jsou obecné daleko mensi, méné
hmotné, obsahuji méné hvézd a pozorovateli se jevi odlisné, poskytly zaklad pro tvorbu
modelu eliptickych galaxii (Plummer, 1911; King, 1962). Jsou-li tyto systémy podobné
fyzikalni povahy, mélo by byt mozné vytvorit obecné platny model, ktery bude vystihovat
jak eliptické galaxie, tak kulové hvézdokupy.

Teoreticky aparat popisujici zakladni stavbu a dynamiku galaxii, nebo jinych gravitacneé
vazanych systému slozenych z velkého poctu castic, je analogicky k obecnému pristupu
vyskytujicimu se v mnoha jinych oblastech fyziky.! Umoziuje na zakladé urcitych zjed-
nodusujicich predpokladu vytvorit teoretické modely eliptickych galaxii a jejich vysledky
porovnat s pozorovanim. Uvedeny teoreticky pristup se pouziva jiz nékolik desetileti. Cel-
kové shrnuti problematiky podali napiiklad Binney & Tremaine (1988), odkud bylo také
cerpano pii zpracovani této kapitoly.

2.1 Zakladni popis systému

Urcujici fyzikalni interakei v galaktickych systémech je gravitace, kterd je dana prosto-
rovym rozlozenim hmotnosti. Ve vétsiné eliptickych galaxii tvoii pozorovanou hmotu pfe-
devsim hvézdy. Hmotnost prachové a plynné slozky je zanedbatelnd vzhledem k hmotnosti
hvézd (Roberts et al., 1991). Proto je teoreticky popis eliptickych galaxif zalozen na chovani

! Povaha popisovanych systémii se vSak mize vzdjemné velmi lisit. Napiiklad pii studiu chovani
idedlniho plynu predpoklddame, ze vzdjemné pusobeni ¢dstic je vyjma jejich srdzek zanedbatelné. Naopak
popis galaktickych systému je zalozen pravé na vzajemném gravitaénim pusobeni ¢astic, resp. celkovém
pusobeni systému na sledovanou ¢astici.
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systému mnoha hvézd. Rozmér jednotlivé hvézdy je v porovnani k celkovym rozmeérum
systému velmi maly a hvézdy tak muzeme aproximovat bodovymi ¢asticemi.

7 pozorovani usuzujeme, ze eliptické galaxie vykazuji jistou prostorovou symetrii. Po-
catek souradnicové soustavy pro popis systému proto volime ve stiedu galaxie. V obecném
pripadé, kdy systém ma tvar trojosého elipsoidu, je stfed urcen prusec¢ikem jednotlivych
os elipsoidu. Poloha kazdé castice je popsana polohovym vektorem x a jeji casova zména
vektorem rychlosti v. Spoleéné oba vektory urcuji polohu dané ¢astice v Sestirozmérném
fazovém prostoru.

2.2 Distribucni funkce

Systém mnoha ¢astic lze popsat za pomoci distribuéni funkce f(x,wv,t) pro jednu ¢éstici,
kterd v kazdém case t urcuje stav ¢dstice ve fazovém prostoru. Hodnota f(x, v,t)d3vd®x
udéva pocet ¢dstic v elementu fazového prostoru (v, v + d3v) x (x,x + d3x) v case t.

Fyzikalni rozmér distribuéni funkce je m=¢s3.

2.2.1 Bezsrazkova aproximace

Na zakladé rozboru stfednich volnych drah hvézd v galaxiich lze ukazat, ze pfi popisu
vnitini struktury rovnovaznych systému nehraji vzajemné srazky mezi hvézdami vyznam-
nou roli a je tedy mozné je zanedbat. Polohovy vektor a vektor rychlosti ¢astice se tak méni
spojité pod vlivem vnéjsich sil na ni ptsobicich. Céstice nepfeskakuje mezi body fazového
prostoru. Uvedené predpoklady spolecné formuluji aproximaci bezsrdzkového systému, kte-
rou pro distribuc¢ni funkci muzeme zapsat naptiklad jako

d
o,
( de )coll

kde index coll znac¢i zménu f zpusobenou srazkovymi procesy. Bezsrazkova aproximace
tedy predpoklada, ze distribucni funkce se v dusledku srazek neméni.

Za predpokladu bezsrazkovosti systému muzeme pro distribuéni funkeci psat bezsrazko-
vou Boltzmannovu kinetickou rovnici (déle jen BKR)

of | of _000f _
ot vi 83:1 8@ 3@2- N

0, (2.1)

kde ¢ = ¢(x,t) je potencidl vngjsich sil pusobicich na ¢éstici. Kazda ¢éstice se pohybuje
pod vlivem potencidlu, ktery je vytvaren celkovym usporadanim galaxie. Index ¢ oznacuje
jednotlivé slozky vektoru x a v. V uvedené rovnici i v celém dalsi textu je pouzita klasicka
sCitaci symbolika, kdy se pies opakujici se indexy scita.
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Bezsrazkova BKR je vyjadfenim rovnice kontinuity pro distribucni funkci. V dusledku
predpokladu bezsrazkovosti se zachovava hustota castic ve fazovém prostoru. Distribuéni
funkce popisuje stav systému v daném case. Zname-li jeji tvar v néjakém casovém okamziku,
muzeme pomoci rovnice (2.1) uréit stav v jakémkoliv dalsim case.

2.2.2 Prostorova hustota castic a stredni hodnota veliciny

7 distribuc¢ni funkce je obecné mozné urcit mnoho lokalnich i celkovych fyzikalnich cha-
rakteristik systému. Napiiklad integrujeme-li f pres cely prostor rychlosti, dostaneme pro-
storovou hustotu poc¢tu castic

n(x,t):/fdgv. (2.2)

Ze znamé distribuéni funkce muzeme také vypocitat stiedni hodnoty ruznych fyzikal-
nich veli¢in v prostoru. Uvazujme obecnou fyzikalni velicinu X'(x, v,t). Oznacime-li jeji
stfedni hodnotu jako (X), plati

() (x, ) = %/de%. (2.3)

Poc¢itame v podstaté vazeny prumeér veliciny X', kde vahou je pocet castic v daném obje-
movém elementu (v, v + d3v). Stiedn{ hodnota definovand vztahem (2.3) je obecné funkef
polohového vektoru x a casu t.

2.2.3 Momenty Boltzmannovy kinetické rovnice

Podobné jako v jinych oblastech fyziky muzeme na chovani a usporadani systému nahléd-
nout pomoci momentu BKR. Nulty moment je dan integraci rovnice (2.1) pfes cely prostor
rychlosti. Nékolika dalsimi tpravami muzeme ziskat vyraz

on N d(n(v;))

ktery ma zjevné tvar rovnice kontinuity pro prostorovou hustotu ¢astic. Prvni ¢len popi-

=0,

suje Casovou zmeénu hustoty ¢astic v daném objemovém elementu, druhy pak udava tok
¢astic z elementu. V dusledku predpokladu bezsrazkovosti musi byt v kazdém prostorovém
elementu zachovan pocet Castic a soucet obou prispévku tedy musi byt nulovy.

Pro ziskdni prvniho momentu bezsrazkové BKR vyndsobime rovnici (2.1) j-tou slozkou
rychlosti ¢dstic, v;, a opét zintegrujeme pies cely rychlostni prostor. Pomoci nékolika tprav
muzeme vysledny vyraz vyjadrit ve tvaru

J2)  On)) | At | 09 -
ot ox; o0x; Ox;
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Vyraz (2.4) popisuje tii ruzné rovnice pro ruzné hodnoty indexu j. Jde o analogii Eulero-
vych rovnic hydrodynamiky tekutin. Jak bude patrné z dalstho rozboru, vystupuji v rov-
nicich (2.4) nékteré veli¢iny, jejichz zavislosti je mozné odvodit piimo z pozorovani. Proto
maji tyto rovnice pro studium hvézdnych systému velky vyznam.

Uvedené momentové rovnice v teorii hvézdnych systému poprvé pouzil Sir James Jeans.
Proto byvaji nazyvany Jeansovy rovnice. Dalsi momenty bezsrazkové BKR by se odvodily
analogickym zpusobem, tedy vynasobenim nizstho momentu slozkou vektoru rychlosti a in-
tegraci pres cely rychlostni prostor. Kazdy dalsi m-ty moment urc¢itym zpusobem svazuje
veli¢iny vystupujici v nizsich momentovych rovnicich. Vzdy ale také obsahuje jednu novou
proménnou — stfedni hodnotu sou¢inu (m + 1) slozek vektoru rychlosti. Systém rovnic tak
neni uzavieny a je ho potfeba doplnit o dalsi vztahy nebo zjednodusit urcitymi fyzikalne
podminénymi aproximacemi.

Jeden z problému popisu hvézdnych systému spociva v nepritomnosti dalsi vhodné
doplnujici rovnice. V obecném piipadé, kdy distribucni funkce zavisi na sedmi nezavislych
proménnych, neni mozné bezsrazkovou BKR vyfesit. Je proto potieba se uchylit k zjed-
nodusenym ptipadim. Ty byvaji obvykle omezeny urcitymi predpoklady a jejich feseni tak
nema obecnou platnost. Na zakladé dostatecné fyzikalné motivovanych predpokladu vsak
muzeme vytvorit vhodné modely distribu¢ni funkce, které vedou sice ke zjednodusenému,
ale smysluplnému popisu systému.

2.3 Sféricky symetricky pripad

7 pozorovani vime, ze plosnd jasnost eliptickych galaxii vykazuje eliptickou symetrii. Tu
je mozné urcitym zpusobem prevést na symetrii radidlni. Prestoze pozorovany elipticky

vvvvvv

nahlédnout pomoci predpokladu prostorové sférické symetrie systému.
V takovém pripadé je prirozené pracovat ve sférickych souradnicich. Polohovy vektor,
vektor rychlosti, resp. jeho velikost, pak jsou dany slozkami

x=(r,p,0), v=(vp,0509), resp. v>=uvl+0vl+v].

Za predpokladu sférické symetrie nezavisi fyzikalni veliciny na tthlovych proménnych, jsou
invariantni vzhledem k otoceni kolem stiedu systému. Pro distribu¢ni funkci je mozné psat

f=f(rvt).

Predpoklad sférické symetrie prirozené zjednodusi také vyse uvedené rovnice pro popis
mnohacasticového systému. Obecné vyjadieni bezsrdazkové BKR ve sférickych souradnicich
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je pomérné komplikované. S uvazenim sféricky symetrické distribu¢ni funkce prejde do
tvaru

of of (vﬁ—i—vi_% of

ot + Yo + r or ) Ov, * (2.5)

1 [ ,cos? of v, cosd\ Of
i (U“"sinﬁ UTW) ovyg 1 U g 3%_0’

kde jsme dale také predpokladali sférickou symetrii potencidlu, tedy ¢ = ¢(r,t). Tato sy-

metrie plyne z predpokladu rovnovahy systému. Gravitaéni potencidl pak vytvareji castice
samy a je-li jejich prostorové rozlozeni sféricky symetrické, bude symetricky i gravitacni
potencial.

Také momenty BKR je mozné vyjadrit ve sférickych soutadnicich. Jak bylo uvedeno,
je pro dalsi rozbor podstatny predevsim prvni moment. V nésledujici podkapitole bude
popsano dalsi vyznamné zjednoduseni teorie na zakladé predpokladu statického teSeni
bezsrazkové BKR. Ten spolecné s aproximaci sférické symetrie vede k nulové velikosti
sttednich hodnot jednotlivych slozek rychlosti. Proto vyjadiime druhy moment za pied-
pokladu (v;) = 0. Z dalsiho rozboru bude také zfejmé, ze nejvétsi vyznam pro studium
sféricky symetrickych systému ma rovnice, ktera vznikne vyndsobenim bezsrazkové BKR
slozkou v,. Integraci ptes cely rychlostni prostor pak dostaneme

d(n(v)) , n d¢

) 2 o) — (w) + (02)] = 26)

2.4 Jeansuv teorém

Jeden z diulezitych poznatku teorie hvézdnych systému, ktery vede k nalezeni moznych
tvaru distribuéni funkce, je zalozen na souvislosti mezi integrdly pohybu a BKR. Integrdl
pohybu je fyzikalni velicina, kterd je v ¢ase konstantni podél libovolné trajektorie libovolné
castice systému.

Predpokladejme, ze castice se v systému pohybuji pod vlivem gravitaé¢niho potencialu
¢(x). Ozna¢me Z = Z(x, v) obecny integral pohybu ¢éstice. Plati tedy

d
aI(x, v)=0. (2.7)

Uvazime-li pohybové rovnice pro danou c¢astici pohybujici se pouze pod vlivem potencialu
¢(x), muzeme rovnici (2.7) prepsat jako
oI  0¢ 0L

Vim—

a.flfi B 83:2 8vi -

(2.8)

Porovnanim s rovnici (2.1) vidime, ze podminka pro integrél pohybu je stejnd jako bez-
srazkovda BKR pro ¢asové nezavislou distribu¢ni funkei f = f(x, v).
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Obecné libovolné ¢asové nezavislé feseni bezsrazkové BKR zavisi na souradnicich fa-
zového prostoru pravé skrze integraly pohybu. Dale také kazda funkce integralii pohybu
je TeSenim casové nezavislé bezsrazkové BKR rovnice. Tato tvrzeni se nazyvaji Jeansuv
teorém (Jeans, 1915). Dukaz jeho prvni ¢ésti je ziejmy, protoze kazdé casové nezdvislé
feseni bezsrdzkové BKR je podle (2.8) také integral pohybu. Druhou ¢ést teorému je mozné
dokézat pomoci provedeni casové derivace daného feseni jako slozené funkce f[Z;(x, v)],
kde index 7 urcuje jednotlivé integraly pohybu.

Na zakladé dalsiho rozboru se da ukazat, ze ¢asové nezavisla distribuéni funkce splnujici
rovnici (2.1) je funkei pouze tif na sobé nezdvislych integrali pohybu. V piipadé sférické
symetrie se pak zavislost navic zuzuje jen na dva integrély (Lynden-Bell, 1962), kterymi
jsou energie E a velikost momentu hybnosti L, tedy

f=Ff(E, L), kde E=DM (¢+1iv*) al=DM]|xxv]|,

kde M, oznacuje hmotnost jedné ¢astice systému. Pro jednoduchost predpokladejme stej-
nou hmotnost pro vSechny c¢astice. Tato aproximace bude podrobnéji diskutovana v nasle-
dujici podkapitole.

Dalsim dulezitym dusledkem uvedeného tvaru distribucni funkce je nulova velikost
stiednich hodnot jednotlivych slozek rychlosti. Podle (2.3) plati naptiklad pro stfedni hod-
notu radialni slozky v,

(0,)(r) = %/vrf (M. [0+ 1 (62 + %+ 02)] . M. x x v]} dodu,duy = 0,

v

kde posledni rovnost muzeme psat, protoze integrovand funkce je licha vzhledem k pro-
meénné v, a integrace probihd pres symetricky interval proménné v,. Pro dalsi slozky rych-
losti vy a v, je situace analogicka. Plati tedy

{or) = (vp) = (vg) = 0. (2.9)

Tento vysledek byl jiz pouzit pii odvozeni rovnice (2.6).

2.5 Jednoslozkovy popis

V ptedchozi podkapitole jsme se setkali s hmotnosti ¢astice systému. Predpokladali jsme,
ze je stejnd pro vSechny castice. V galaxiich se jisté vyskytuje mnoho riuznych typu hveézd
a dalsich slozek s velmi odlisnymi charakteristikami. Céstice proto predstavuje spise jakousi
prumeérnou hvézdu. Aproximace tak v podstaté predpokladda, ze rozlozeni vSech slozek
systému, vykazuje stejnou radidlni symetrii. V kazdém bodé galaxie pak muzeme popsat
vlastnosti latky v urcéitém objemu prostoru stejnymi charakteristikami, které odpovidaji
vlastnostem uvazované c¢astice. Tuto aproximaci oznac¢ujeme jako jednoslozkovy popis.
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Na zakladé uvedené aproximace muzeme z distribu¢ni funkce odvodit nékteré dalsi
veli¢iny. Naptiklad vyndsobenim rovnice pro prostorovou hustotu éastic (2.2) hmotnosti
jedné castice M, zjevné ziskame prostorovou hustotu hmotnosti, tedy

p(r) :M*/fd?’v, (2.10)

kde jsme navic uplatnili predpoklady sférické symetrie a stati¢nosti.

2.6 Poissonova rovnice

Galaxie tvofi gravitatné vazany systém. Predpoklddejme, Ze tento systém je v rovnovaze.
Céstice samy pak vytvéafeji gravitacni potencial, ktery udrzuje systém pohromadé. Obecné
je potencial daného gravita¢niho pole ¢(x) svazan s hustotou hmotnosti p(x) skrze Pois-
sonovu rovnici

A¢ = 47Gp, (2.11)

kde G je gravitacni konstanta.

V piipadé sférické symetrie zavisi hustota hmotnosti i potencial pouze na poloméru 7.
Rovnici (2.11) pak je vhodné prepsat do sférickych soufadnic
1 d [ ,do
—— | r"— ) =4nGp. 2.12
r2dr ( dr) P (2.12)
Hustota hmotnosti p(r) vytvérejici gravitaéni potencidl ¢(r) je ddna prévé prostorovym
rozlozenim ¢astic systému, tedy odpovidajici distribu¢ni funkei f(E, L). Dosazenim rovnice
(2.10) do (2.12) dostavame

1d

r2dr dr

(7"2%) = 47 G M, / M, (¢4 30%), Mx x v|] dv, (2.13)
v
nejobecnéjsi rovnici popisujici sféricky symetricky systém vazany vlastni gravitaci.

Pti teoretickém popisu systému muzeme postupovat tak, ze predpokladame néjaky
vhodny tvar distribuéni funkce f(F, L) urceny nékolika volnymi parametry. Integraci dis-
tribuéni funkce ptes prostor rychlosti ziskdme prostorovou hustotu hmotnosti ve tvaru
p(¢, 7). Obecné je (2.13) obycejnd nelinedrni diferencidlni rovnice druhého tddu pro gra-
vitaéni potencial ¢(r). VyfeSenim této rovnice ziskdme potencidl ¢(r), tedy také zavislost
hustoty hmotnosti p(r). Jak bude ukézano v nésleduji podkapitole z hustoty p(r) je mozné
odvodit prubéhy pozorovanych veli¢in a tedy porovnat vysledek modelu s namérenymi daty.
Pravé prostiednictvim porovnani teoretické predpovédi a pozorovani muzeme odhadnout
nejlepsi hodnoty parametru uzitého tvaru distribucni funkce.

21



2.7 Prechod k pozorovanym veli¢inam

Pro porovnani s pozorovanim je nutné z modelu distribu¢ni funkce urcit teoreticky prubéh
pozorovanych veli¢in. Sledujeme-li vzdaleny prostorovy objekt, promita se nam jeho obraz
do roviny. Pfimym vysledkem modelu jsou vsak pravé prostorové prubéhy veli¢in, které je
tedy tfeba vhodnym zpusobem prevést na veli¢iny skutec¢né pozorované.

2.7.1 Pomeér hmotnosti a zarivého vykonu

Vznik zareni v galaxii muzeme popsat pomoci prostorové hustoty zdrivého vijkonu I. Jde
o energii vyzarenou v daném bodé jednotkovym objemem latky za jednotku ¢asu. Fyzikalni
rozmér veliciny I je Wm™2. V uvazovaném piipadé sférické symetrie je prostorova zavislost
I urcena vzdalenosti  od centra systému a plati tak I = I(r).

Prévé prostorovy prubéh I(r) pak urc¢uje vzhled pozorovaného profilu jasnosti j(R), kde
R je vzdalenost pozorovaného bodu od centra obrazu galaxie. Pozorované obrazy galaxii
obvykle nejsou presné radidlné symetrické. Jejich izofoty vSak vykazuji silnou eliptickou
strukturu. Prostfednictvim rovnice (1.4) pak muzeme pozorované charakteristiky prevést
na funkce normovaného poloméru.

Hustota zafivého vykonu I(r) je ur¢itym zpusobem umérna prostorové hustoté hmot-
nosti p(r). Za predpokladu, ze latka zaii v kazdém bodé galaxie stejnym zpusobem, muzeme
pro vztah mezi prostorovou hustotou hmotnosti p(r) a prostorovou hustotou zarivého
vykonu [(r) psat

p(r)="I(r), (2.14)

kde 7 je konstanta umérnosti mezi hmotnosti a zarivym vykonem, pomér hmotnost—
zdrivy vijkon. Fyzikdlni rozmér poméru 7 je kg W—!. Obvykle se udavd v jednotkéch
odpovidajicich celkovym charakteristikdm Slunce, tedy v nasobcich Mg ngl. Prevracend
hodnota poméru 77 udava mnozstvi energie vyzarené v daném bodé za jednu sekundu
jednim kilogramem latky:.

V obecném piipadé je pomér hmotnost —zafivy vykon zavisly na poloze, ve sféricky
symetrické aproximaci tedy na vzdélenosti od stfedu galaxie r. Uvazujeme-li vSak zjed-
noduseny jednoslozkovy model, je 7" konstantni v celém prostoru galaxie a je dan fy-
zikalnimi vlastnostmi uvazovanych c¢astic, hmotnosti M, a zafivym vykonem L, tedy

Pro hvézdy podobné Slunci tedy priblizné plati 7" ~ 1 M@Lgl.
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k pozorovateli

Obrazek 2.1: Centralni rovina (dand smérem k pozorovateli a centrem galaxie),
sféricky symetrického télesa pozorovana ve sméru z. Celkovy polomér télesa je
r. Pozorovatel méfi veli¢inu imérnou plosné hustoté zéfivého vykonu J(R),
resp. plosné hustoté hmotnosti X'(R), kterd je ddna prumétem prostorové
hustoty zarivého vykonu I(r), resp. prostorové hustoty hmotnosti p(r), do
sméru z.

2.7.2 Projekce prostorové hustoty

Pozorovany profil jasnosti galaxie j(R) je ddn plosnou hustotou zdrivého vijkonu J vystu-
pujici z pozorovaného povrchu galaxie. Plosna hustota zatrivého vykonu udava mnozstvi
energie vyzarené jednotkovou plochou systému za jednotkovy ¢as. Fyzikalni rozmeér velici-
ny J je Wm™2. Vzhledem k piedpoklddané symetrii je plosna hustota funkei vzdalenosti
R. Je urcena prostorovym rozlozenim zareni galaxie ve sméru k pozorovateli.

Pozorovana hodnota plogné jasnosti j(R) je na rozdil od plogné hustoty zafivého vykonu
J(R) vztazena na jednotku prostorového thlu pozorovaného obrazu zdroje zareni. Na
cesté od galaxie k detektoru navic dochézi k absorpci a rozptylu zéreni (v mezihvézdném
prostoru, v zemské atmosfére nebo v dusledku pfitomnosti méfici aparatury). Uvedené
skutecnosti lze ur¢itym zpusobem popsat a najit vztah mezi j(R) a J(R).

Plogna hustota zarivého vykonu J(R) vznikd projekci prostorové hustoty zativého
vykonu /(r) do sméru k pozorovateli. Vyjadiime proto zménu I(r) v pozorovaném smeéru
a prispévky zintegrujeme v piislusnych mezich. Ozna¢me z vzdélenost mérenou na paprsku
k pozorovateli, viz obrazek 2.1. Z geometrie plyne

rdr
2l =Vr?—R?, tedy |dz]=——. 2.15
o= y el = 2.15)

Pro nekonecnou galaxii probihd proménna z interval (—oo,c0). Uvazujeme-li vSak urcity
konecny polomér galaxie i, nabyva z hodnot od —+/r2 — R? do \/r? — R2.

Elementarni ptispévek k plosné hustoté zérivého vykonu J(z) na daném paprsku ve
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vzdalenosti z na elementarni délce dz je dan rovnici

dJ(z) = I [r(z)] dz = %p ir(2)] dz. (2.16)

Za predpokladu, ze v galaxii nedochazi ve sméru k pozorovateli k zadné absorpci nebo
rozptylu zafeni, ziskdme integraci rovnic (2.16) celkovou plosnou hustotu zérivého vykonu

vystupujici z galaxie v bodé z = /r2 — R? pro dany paprsek
1 [ p(r)rdr L (™ p(ryrdr 2 (™ p(r)rdr
T) ViR T)a VP-R Ty VPR

Vzhledem k faktu, ze obvykle nezname hodnotu konstanty 7", je lepsi pracovat s plosnou
hustotou hmotnosti X (R),

J(R) = (2.17)

Tt

p(r)rdr
W VI

Hodnota Y (R) je tedy prumeét prostorové hustoty hmotnosti do sméru k pozorovateli.

S(R)=TJ(R) =2 (2.18)

Uvedeny postup zahrnuje pouze vznik zareni v prostoru galaxie. Pro uplnost je také
potieba uvazit moznost rozptylu a absorpce zareni v piislusném sméru. Za predpokladu
nepiritomnosti mezihvézdné latky je tento proces dan pouze vzijemnym geometrickym
zakryvanim hvézd. Vzhledem k odhadovanym hodnotdm prostorové hustoty a rozmeéru
hvézd v galaxiich se vsak ukazuje, ze uvedeny proces nema na vyslednou plosnou hustotu
zareni témeér zadny vliv. Jednoduchy rozbor problému je uveden v dodatku této prace.

2.7.3 Deprojekce plosné hustoty

Jak bylo uvedeno, z fotometrického pozorovani eliptickych galaxii muzeme ziskat profil
plogné jasnosti j(R). Ten je urc¢itym zpusobem dmérny prubéhu plosné hustoty zarivého
vykonu J(R), resp. plosné hustoty hmotnosti X'(R). Je proto praktické najit vztah pro
vypocet prostorové hustoty p(r) za predpokladu znamé funkce X(R). Rovnici (2.18) potom
chapeme jako integralni rovnici pro neznamou p(r).2

Rovnici je mozné prevést na Abelovu integralni rovnici (Rektorys et al., 2000). Jeji

1 [MdY dR
o= | T 219

kde predpoklddame, ze pro plosnou hustotu od vzdalenosti R> Ry plati X(R) = 0. Plosné
hustota hmotnosti je tedy od ur¢itého poloméru nulova, galaxie ma koneény rozmeér.

feSeni ma tvar

2 Na obdobny problém narazil pii studiu hvézdnych systémii jako prvni jiz Plummer (1911) pro piipad
kulovych hvézdokup.
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2.8 Disperze rychlosti

Kromé vzhledu fotometrického obrazu galaxie ma rozlozeni hmotnosti systému vliv priro-
zené také na pohyb castic. Nekteré fyzikalni veli¢iny, resp. jejich pruméty, charakterizujici
pohyb ¢astic je mozné mérit a ziskat tak dalsi cenné informace o vnitinim usporadéani
galaxii.

Vyznamnou kinematickou veli¢inou je tenzor disperze rychlosti o(r). Jde o tenzor
druhého tadu a jeho slozky jsou definovany jako

oi5(r) = {(vi = (i) (vj = (v3)) = (vivy) — (vi){v;) -

Tenzor o je zjevné symetricky. Je proto mozné najit takovou ortogondlni souradnicovou
soustavu, kde bude diagonalni. Jeho slozky o;;, se obvykle zna¢i pouze jednim indexem,
tedy oy,

o2 (r) = (v?) — (v;)?. (2.20)

7

Slozky o; udavaji rozptyl rychlosti ¢éstic ve sméru dané soutradnicové osy 1.

Prévé jednotlivé slozky disperze rychlosti o;(r) urc¢uji nékteré kinematické veliciny
méritelné z pozorovanych spekter eliptickych galaxii. K nejdulezitéjsim mérenym veli¢inam
pati{ stredni hodnota projekce rychlosti® (v,)(R) a predevsim projekce disperze rychlosti
op(R). Polomér R je opét vzdalenost od stfedu systému urc¢end v obrazu galaxie.

Spektroskopie galaxii predstavuje Sirokou problematiku a neni cilem této prace se ji
zabyvat. Podrobnéjsi rozbor zédkladnich poznatku z této oblasti popsali naptiklad Binney
& Marrifield (1998). Obecné muzeme fici, ze prubéh (v,)(R) se uréuje z Dopplerovského
posunu spektralnich car a je imérny celkové rotaci galaxie v daném bodé. Projekce disperze
rychlosti o, (R) se pak urcuje z rozsiteni spektralnich ¢ar a udava rozptyl rychlosti ve sméru
k pozorovateli.

2.8.1 Projekce disperze rychlosti

Podobné jako v pripadé fotometrie je potieba najit souvislost mezi pozorovanymi a pro-
storovymi zavislostmi kinematickych veli¢in. Vyznamnou roli v dalsim rozboru bude hrat
ptredevsim projekce disperze rychlosti o,(R). Zakladni princip jejiho vypoctu je stejny jako
pii odvozeni projekce prostorové hustoty hmotnosti. Je potieba secist vSechny piispévky
op(2) v daném sméru k pozorovateli.

Pro vypocet jednotlivych piispévku v prostoru systému zvolime orientaci soufadnic
tak, ze slozka vy je kolméa na rovinu danou stfedem systému a smérem k pozorovateli.

3 Aby rychlost odpovidala vnitinim pohybim latky v prostoru galaxie, je potfeba od celkové projekce
rychlosti odecist rychlost vzdalovani galaxie jako celku.
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P k pozoroviteli @ ‘

Obrazek 2.2: Centralni rovina sféricky symetrického télesa pozorovand ve
sméru z. Celkovy polomér télesa je ry. V kazdém bodé je projekce rychlosti
do sméru k pozorovateli urcena slozenim projekci radialni slozky rychlosti v,
a tihlové slozky v,,. Druhd tihlova slozka rychlosti, vy, méd ptisobisté ve stejném
bodé, ale mifi do roviny obrazku a k projekci tak nepfispiva.

Jeji prumét do smeéru k pozorovateli je tedy nulovy, viz obrazek 2.2. Oznaéme oy, celkovy
prumét disperze rychlosti do sméru k pozorovateli. K hodnoté oy (r) pak v daném bodé
prispivaji pouze slozky rychlosti ve sméru r a ¢. Z predpokladu statického systému, tedy
rovnosti (2.9), a geometrie problému plyne

ot (r) = (vi) = (v)* = (vf) = (v cos @ — v, sin@)?)
kde « je thel mezi smérem k pozorovateli a smérem do stfedu galaxie, viz obrazek 2.2.
Index L oznacuje prumét dané veliciny do sméru k pozorovateli.

Pozorovand disperze rychlosti ve vzdalenosti R od centra obrazu galaxie je urcena
souctem pifspévki o v jednotlivych bodech v daném sméru vdzenych poctem céstic.
S pomoci nékterych velicin odvozenych v podkapitole 2.7 a s uvazenim symetrie problému

dostaneme
2 re ) p(r)rdr
oo(R) = W/R ((v7) cos® a + (v3) sin® ) N =

2 /” 2T2—R2+ 2 B2\ p(r)rdr
SR Ju O3 T2 SR

(
ﬁ /R % [1 B f_jﬂ(”] %’ (2.21)

kde jsme v posledni tupravé zavedli oznaceni

0'72, — 02 o2
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Velicina ((r) byva nazyvana parametr anizotropie. V podstaté udavé, jak moc se v.daném
bodé odlisuji ndhodné pohyby ¢astic ve smérech soutradnic r a ¢. Je tedy mirou anizotropie
disperze rychlosti. Velikost parametru § muze nabyvat hodnot od —oo do 1.

2.9 Predpoklad izotropie

Nejjednodussi sféricky symetrické modely predpokladaji, ze distribuc¢ni funkce zavisi pouze
na jediném integralu pohybu, na energii ¢astice F, tedy

f=F[M (o+30%)] . (2.23)

Tento predpoklad velmi zjednodusuje dalsi ivahy a vypocty. Je vsak dulezité si uvédomit
odpovidajici fyzikalni interpretaci uvedené aproximace.

Zavisi-li distribuc¢ni funkce na rychlosti ¢astic pouze prostiednictvim kinetické energie,
dostaneme pro sttedni hodnotu kvadratu radialni slozky rychlosti podle vztahu (2.3) vyraz

(2)) = - [ 028 (O [+ 3 (67 + 02+ 43)]) dundud

v

kde integrace probiha pies cely prostor rychlosti. Pro libovolnou thlovou slozku rychlosti
bude vyraz vypadat zcela stejné pouze se zaménénym oznacenim integracni proménné.
Proto v kazdém bodé systému plati

(v7) = (vg) = (v3) = 2 (v*). (2.24)

Stredni hodnoty kvadrati slozek rychlosti jsou tedy v kazdém bodeé stejné. Posledni rovnost
ve vztahu (2.24) pak plyne ze skutecnosti, ze stfedni hodnota souctu je rovna souctu
stfednich hodnot jednotlivych scitanct.

O distribuéni funkei spliujici (2.23) hovoiime jako o izotropni distribucni funkci. Rov-
nosti (2.24) plati pravée za predpokladu, ze distribu¢ni funkce je tvaru (2.23), tedy zdvisi
pouze na energii. Pro anizotropni sféricky symetrickou distribuéni funkei, f = f(F, L), se
jiz sttedni hodnoty kvadratu jednotlivych slozek rychlosti obecné nerovnaji.

Z rovnic (2.20), (2.9) a (2.24) plyne, ze za predpokladu stati¢nosti a izotropie systému
jsou diagondlni slozky tenzoru disperze rychlosti o;(r) stejné ve vsech smérech. Plati

o7 = (v]) = 3(v), (2.25)

kde ¢ oznacuje libovolnou soutadnici 7, ¢ nebo . Pro prubéh parametru anizotropie, viz
rovnice (2.22), tedy plati 3(r) = 0. Pravé nulové hodnota parametru anizotropie je zékladni
charakteristikou izotropniho systému, ze které plyne tvar distribuéni funkece (2.23).
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predpoklad charakteristika dusledek

bezsrazkovost (%)coll =0 bezsrazkova BKR
staticnost f=rf(x,v) f=r1Zi(x,v)]
sférickd symetrie f=rf(rv) f=f(E L)
jednoslozkovost Y(r)=konst. p(r)=71I(r)
izotropie B(r)=0 f=f(E)

Tabulka 2.1: Shrnuti charakteristik a nejzasadnéjsich dusledkt predpokladii
uzivanych pfi popisu struktury eliptickych galaxii. Vyznam jednotlivych
veliGin je popsan v ruznych mistech textu této kapitoly. Kingovy modely dis-
kutované v dalsim textu predpokladaji vSechny uvedené aproximace.

2.10 ZjednodusSené modely

V predchozim textu byla popsana zakladni teorie popisu eliptickych galaxii jako systému
mnoha ¢éstic. Pro usnadnéni feseni tohoto komplikovaného problému bylo zavedeno nékolik
zjednodusujicich predpokladi. Jejich zakladni charakteristiky a dusledky jsou pro ptehled-
nost shrnuty v tabulce 2.1.

I pres zddnlive velké zjednoduseni obecné distribucni funkce f(x, v,t), je mozné navrh-
nout mnoho ruznych podob f [E(r)] spliujicich bezsrdzkovou BKR. Celkovy tvar funkce
byva obvykle urcen nékolika volnymi parametry daného modelu. S ohledem na volbu hod-
not volnych parametru pak kazdy model zahrnuje tfidu konkrétnich feseni, kterd jsou
podmnozinou vSech moznych feSeni pro obecny bezsrazkovy systém popsany pravé rov-
nicf (2.1).
podstatu chovani systému. Teoreticky uréené predpovédi by pak méli co nejlépe odpovidat
skuteéné namérenym datum.
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Kapitola 3
Kingovy modely

Jak jiz bylo uvedeno, zdkladni teorie eliptickych galaxii je v nékterych smérech podobna
problematice kulovych hvézdokup. Z jejich rozboru také vychazi jednoduchy a do jisté
miry uspésny tvar distribuéni funkce definujici mnozinu tzv. Kingovijch modeli (King,
1966). Nez pristoupime k jejich podrobnému rozboru, je uziteéné zavést dvé substituce,
které nasledné vedou k jednodussim a elegantnéjsim tvarum nékterych rovnic.

3.1 Relativni potencial a energie

Namisto gravitacniho potencidlu ¢ a energie ¢astice E je pro dalsi vypocty vyhodné zavést
nové proménné — relativni potencidl v a relativni energii £. Definujeme je pomoci vztahu
77Z)E¢0_¢7 a EEM*<¢O_¢_%U2):M*<¢_%U2)7 (3].)
kde ¢q je konstanta vhodné velikosti. Obvykle je vybirana tak, aby platilo f > 0 pro & > 0,
resp. f = 0 pro £ < 0. Jde tedy pouze o vhodnou kalibraci potencialu a ji odpovidajici
zmeénu energie.
Poissonova rovnice (2.13) zapsana pro relativni veli¢iny zavedené prostiednictvim vztahu
(3.1) a izotropni distribu¢ni funkci nabyvé tvaru

1ld (ﬂ%) - _47TGM*/f (M, (¢ — 30°)] d’v,

r2dr dr

a po prechodu k integraci ve sférickych soutadnicich

1d/.,d vag
s (P ) = owan [T [ (0= ) e (32)

Hodnota horni integrac¢ni meze plyne z relaci

f= fIM. (¢ —3v*)] >0 pro€ >0,
1o pro £ <0,
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tedy distribucni funkce je nenulova pro

M, (¢ —20?) >0, tedy v</2¢. (3.3)

Uvedena podminka je disledkem vhodné volby kalibracni konstanty ¢y.

3.2 Popis Kingovych modelu

Fotometrické profily jasnosti kulovych hvézdokup velmi dobfte vystihuje empiricky vypo-
zorovana funkce ur¢itého tvaru s vhodnou volbou t#{ ruznych parametru (King, 1962).
Praveé tii je nejmensi mozny pocet volnych parametru pro obecné platny model. Parame-
try jsou dany odlisnymi fyzikdlnimi okolnostmi spojenymi s danou hvézdokupou. Kazda
hvézdokupa obsahuje jiny pocet hvézd, ma jinou celkovou energii a nachazi se ve speci-
fickém vnéjsim gravitaénim poli matefské galaxie. Kulové hvézdokupy se tedy jevi sobé
podobné v nejvyssi mozné mire. Ukazalo se, ze stejnd funkce s vhodné zvolenymi hodno-
tami parametru vystihuje také profily jasnosti eliptickych galaxii.

Zminénd empiricky odvozena zavislost velmi dobte odpovida prubéhu projekce hustoty
ur¢enému na zakladé feseni Poissonovy rovnice pro distribuéni funkei tvaru (King, 1966)

f&) =

{ A(eS/B—l) pro £ >0, (3.4)

0 pro £ <0,

kde A a B jsou pro dany model konstanty vhodného rozméru ([A] = m=¢s3, [B] = J),
jejichz fyzikalni vyznam vyplyne z pozdéjsiho rozboru.

Uvedena distribucni funkce vychazi z rozlozeni rychlosti ¢astic, které je feSenim statické
BKR se zahrnutim srézek. Prestoze je ve statickém rovnovazném piipadé mozné srazky
v galaxiich zanedbat, predpoklada se, ze v centralnich ¢astech mély vliv béhem pocateéniho
formovéni systému (Michie & Bodenheimer, 1963). Urcitym zpusobem pak ovlivnili také
soucasny pozorovany stav systému. Jednotlivé distribu¢ni funkce (3.4) s ruznou volbou kon-
stant A a B odpovidaji praveé ruznému rozlozeni rychlosti. Rozlozeni rychlosti ¢astic je bli-
zké Maxwellovu-Boltzmannovu rozdéleni, které vsak vede k nekonecné velkym systémum.
Velikost pozorovanych hvézdokup a galaxii je vSak jisté konecnd, a je proto potieba, aby
distribu¢ni funkce tuto skute¢nost vystihovala. Pravé tvar distribucni funkce (3.4) urcuje
pro kazdou vzdalenost » maximalni velikost rychlosti, kterou muze ¢astice systému nabyvat.
Tato dnikovd rychlost je v kazdém bodé déna rovnici (3.3) pti vhodné volbé konstanty ¢y.

Dosazenim vyrazu pro relativni energii £, viz rovnice (3.1), do distribuéni funkce (3.4)
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dostaneme pro prostorovou hustotu hmotnosti podle (2.10) vyraz

V20 _ 1,2
p(Y) = 47rM*A/0 ’ {eXp [W] _ 1} V2do —

3/2
= AM, 2rB eV Me/B orf M -2 M.y 1+ 2M.
M, B 7B 3B

kde erf(x) je tzv. error funkce definovand jako

Y

x

2 2
erf(z) = —= [ e "dt.
T™Jo

Uvedeny vyraz pro hustotu je mozné zjednodusit vhodnou volbou tvaru konstant A a B.
Definujme proto

, B
M,

3/2

= AM, (27T§2) ,

2
Il

27TB)3/2

a plEAM*(M

pak pro hustotu dostavame

p() = py [ew/<2erf (@) —2 W% (1 + %)] . (3.5)

Konstanta ¢* tedy skaluje proménou 1 a konstanta p; vyslednou zavislost hustoty p(¢).
Poissonova rovnice pro relativni potencial ¢ ma tvar

1d(edp v/ L I S S
( e erf< g2> 2 p— (1+3g2)]' (3.6)

-
r2dr dr
Aby bylo mozné tuto obycejnou nelinearni diferencialni rovnici druhého tadu fesit, musime

) = —47TGp1

zadat vhodné okrajové podminky. Pfedpokladame, Ze systém je v rovnovaze a pohromadé
je drzen vlastni gravitaci. Proto nemuze v jeho centru pusobit zadnd sila a prvni derivace
gravitacniho potencialu, a tedy také relativniho potencialu, musi byt rovna nule, tedy

dy
ETZO_O‘

Druhd okrajova podminka je ddna hodnotou relativniho potencidlu v centru systému
(0), kterd urcuje centralni gravitacni potencial ¢(0) a centralni hustotu p[¢(0)]. Ta se
obvykle oznacuje pg a definuje tzv. Kinguv polomér rq (King, 1966)

9¢2
= . 3.7
"o 47?Gp0 ( )
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Z prvni okrajové podminky a z tvaru rovnice (3.6) plyne skutecnost, ze feseni 1(r) je
klesajici funkce. Pti vhodné volbé konstatny ¢y tedy pro uréity koneény polomér r plati

¢(Tt) = 07 (38)

a tedy také hustota p [¢(r)] uréend rovnici (3.5) klesne pro dany polomér r; k nule. Veskera
hmotnost systému je tedy obsazena ve sféie o poloméru r;. Pro gravitacni potencidl v takové
vzdalenosti zfejmé plati

o(ry) = _GMlr) : (3.9)

Ty

kde funkce M (r) uddva hmotnost ¢asti systému obsazené ve sfére o poloméru r,

M(r) = 4r /0 " ().

Hodnota M(ry) je tedy prévé celkovd hmotnost systému. Aby ve vzdalenosti rq platila
rovnice (3.8), musi definice (3.1) nabyvat tvaru

Y(r) = ¢(re) —o(r), tedy ¢o=¢(r:).

Cim vétsf je zvolend hodnota t(0), tim vétaf je také polomér r,, hmotnost M(r) a absolutni
hodnota centralntho potencidlu ¢(0). Pro charakteristiku jednotlivych modelu se pomoci
poloméru 7y a ¢ definuje tzv. koncentrace modelu c

To
c=log—.
Ty
P1i feSeni rovnice (3.6) je vyhodné zavést substituci

Rovnice (3.6) pak prejde do tvaru

1d [ ,dy P1 2
- ) = A4AnGE |eYerf - 1+ = A1
r2dr (r dr) WGCQ [e ert (V) ( 3y)] ’ (8.11)

s pocatecnimi podminkami

N

dy
dr

Tvar feseni y(r) rovnice (3.11) je dan pocateéni hodnotou yo, kterd urcuje koncentraci

_0207 a y(o):yo

¢ daného modelu. Parametry ¢? a 7y pak méni skdlovani pribéhu feSeni v ose zdvislé
proménné y, resp. nezavislé proménné r. Pomoci rovnice (3.10) muzeme uréit priubéh rela-
tivniho potencidlu ¢ (r). Z rovnice (3.5) pak plyne prubéh hustoty p(r), ktery je pro nékolik
Kingovych modelu vykreslen v obrazku 3.1.
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Obrézek 3.1: Prubéh prostorové hustoty hmotnosti p(r)/po pro konkrétni
feseni Kingovych modelti s pomérem parametri ¥(0)/s? = 2, 4, 6, 8, 10,
12 a 16 (v grafu hodnota poméru roste pro jednotlivé kiivky zleva doprava).
Koncentrace uvedenych modelu jsou po fadé ¢ = 0,5, 0,8, 1,3, 1,8, 2,3, 2,7
a 3,6.

3.2.1 Rychlost ¢astic

7Z teseni Kingovych modeli muzeme urcit radialni zavislosti pozorovatelnych kinematickych
velicin. Vzhledem k predpokladu statického systému jde o prubéh projekce disperze rych-
losti o, (R).

Distribu¢ni funkce Kingovych modelu je izotropni. Pro ur¢eni o,(R) je proto potieba
vypocitat stredni hodnotu kvadrétu velikosti rychlosti ¢astic, viz rovnice (2.21). Na zdklade
rovnice (2.3) pro Kingovu distribu¢ni funkei je mozné odvodit vztah

(W2 (1) = % kde Co(1) = /0 v {exp (w%?’?) _ 1} Py (3.12)

V zavedené substituci (3.10) pak muzeme pro potiebné vyrazy Cy, resp. Cy psat

Co(y) = 8\@ [eyerf(\/@) — 2\/2 <1 + %y)] : )
Cyly) = 3g5\/§ {eyerf(ﬂ) — 2\/2 <1 + %y + %gf)] : |

Ze vztahu (3.13) plyne, ze zavislost (v?) je v kazdém bodé imérnd hodnoté ¢%. Obecné

=)

muzeme psat

D C
2 _ 22 _ n
W) =5 ke Duly) = 255 (3.14)
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Obrézek 3.2: Prubéh plosné hustoty hmotnosti X'(R)/poro pro konkrétni feseni
Kingovych modeli. Pomér parametrii 1(0)/s? a koncentrace ¢ jsou voleny
stejné jako v obrazku 3.1. Hodnota parametru ¥(0)/¢? pro jednotlivé kiivky
klesa zleva doprava

Prubéh y(r) je ddn fesenim rovnice (3.11). S jeho pomoci muzeme tedy urcit hledanou
zévislost (v?)(r).

3.3 Porovnani s pozorovanim

Nalezeni modelu nejlépe popisujictho danou galaxii se provadi prostrednictvim odhadu
jednotlivych parametru. Jejich hodnoty hledame tak, aby teoretické prubéhy mérenych
veli¢in co nejlépe odpovidaly skutecné pozorovanym dattm.

3.3.1 Porovnani profila jasnosti

Pro porovnani teoretickych predpovédi s namérenymi profily jasnosti je potfeba provést
projekci prostorové hustoty hmotnosti do sméru k pozorovateli. Vysledna plosnéd hustota
hmotnosti X(R) je urCena vztahem (2.18). Jeji prubéhy jsou pro nékolik konkrétnich
feseni Kingovych modelu vykresleny v obrazku 3.2. Mezi plosnou hustotou hmotnosti
Y(R) a plosnou hustotou zafivého vykonu galaxie J(R) plati na zdkladé predpokladu
jednoslozkovosti vztah

Pro primou konfrontaci modeli s namérenymi daty je nutné sjednotit jednotky po-
loméru v porovnavanych profilech jasnosti. Naméreny profil je obvykle uvadén pro polomér
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v uhlovych jednotkach, teoretické vypocty vychéazi v délkovych jednotkach. Piepocet se
z jednoduché geometrické dvahy provede na zdkladé rovnice (1.2).

Meéteny profil plosné jasnosti j(R) odpovidd energii dopadajici z jednotky prostorového
tihlu obrazu na jednotku plochy detektoru za jednotku ¢asu. Plosnd hustota zafeni J(R)
udavé, kolik energie vyzari jednotka plochy systému za jednotku ¢asu do vSech sméru. Za
predpokladu, ze element povrchu galaxie zafi izotropné, pak je do jednotkového prosto-
rového dhlu vyzéarena energie J(R)/4m. V idealizovaném piipadé, kdy béhem §ifeni zafeni
od zdroje k detektoru nedochézi k rozptylu a absorpci zafeni, jsou si energie j(R) a J(R) /47
rovny.

Ve skutecnosti je vsak zareni na své cesté zeslabovano. Na kone¢nou namérenou hodnotu
plosné hustoty maji vliv predevsim vlastnosti uzitého méfictho systému, pritomnost zemské
atmosféry a mezihvézdné prostiedi, jimz se zareni daného zdroje siti. Prvni dvé uvedené
skutecnosti jsou dany konkrétnimi charakteristikami meérici aparatury, resp. pozorovacich
podminek. Vysledky fotometrického méteni lze prostiednictvim vhodné kalibrace oSetfit
o vliv uzitého métictho systému. Atmosféricka extinkce se zohlednuje pomoci extinkénich
koeficientu, které je potieba urcovat aktudlné pro kazdé pozorovani.

Vliv mezihvézdného prostiedi je vSak pro vSechna pozorovani daného objektu stejny.
Hovoiime o tzv. galaktické extinkci. Charakterizuje rozptyl a absorpci zareni k niz dochazi
mimo zemskou atmosféru, tedy predevsim pii pruchodu zareni Galaxii. Obvykle se pro
dany extragalakticky zdroj' charakterizuje pomoci galaktického extinkéniho koeficientu A..
Koeficient A, udavé, o kolik magnitud vzroste pozorovana hvézdnd velikost daného zdroje
zareni v dusledku galaktické extinkce. Odpovidajici zeslabeni je zohlednéno v Pogsonoveé
rovnici tvaru

K= Ho _27510gi _Ae>
Jo
kde j je mérena plosna jasnost a p odpovidé plosné hvézdné velikosti jakou bychom namérili
bez zeslabeni galaktickou extinkci. Pro pozorovanou plosnou jasnost j(R) a plosnou hustotu
zéreni J(R), resp. plosnou hustotu hmotnosti X'(R), tedy plati vztah
J(R) _ X(R)

[(R)10%4e = 2=/ — 3.15
‘7( ) 47 47T’ ( )

kde predpoklddame, ze plosné jasnost j(R) je oSetfena o vliv uzitého méfictho systému
i atmosférické extinkce. Pomeér 71" je pro Castice systému obecné neznamy a muze byt urcen
pravé na zakladé skalovani tvaru teoretické zavislosti X'(R) nejlépe odpovidajici mérenému
profilu j(R).

Klicovym krokem pro porovnavani teoreticky vypocCtenych a namérenych profilu je
urcovani hodnot jednotlivych parametri nejvhodnéjstho modelu. V piipadé porovnani

1 Zdroj, ktery se nachdzi vné Galaxie.
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s fotometrickym profilem j(R) jde podle rovnice (3.15) o urceni tvaru vysledného profilu.
Ten je stejné jako tvar feseni Poissonovy rovnice dan hodnotou yq a skalovanim nezavisle
proménné prostiednictvim Kingova polomeéru rg.

Parametry yy a ro tedy davaji vhodny tvar prubéhu teoretického profilu jasnosti. Hod-
nota pomeéru 1" udava imeérnost mezi hmotnosti a zarenim. Umoznuje pfevod vypoctené
zévislosti plogné hustoty hmotnosti X'( R) na pozorovanou plosnou jasnost j(R). Pro uréeni
absolutniho skdlovani modelu je dale potieba odhadnout hodnotu parametru ¢. Lze tak
ucinit porovnanim vysledku modelu s pozorovanym profilem projekce disperze rychlosti

op(R).

3.3.2 Porovnani projekce disperze rychlosti

V dusledku sférické symetrie a izotropie (8 = 0) distribuéni funkce Kingovych modelu se
vztah (2.21) pro vypocet o,(R) zjednodusi na vyraz

2 (™ p{v)rdr
32 R \/7‘2 — R2 ’

kde prubéh (v?) je ddn rovnicemi (3.14). Uréime-li tedy nejprve tvar nejlepstho modelu na

02(R) = (3.16)

zakladé fitovani fotometrickych dat, muzeme prostiednictvim vztahu

2 (" Dy prdr
2(R) == =2 3.17

odhadnout hodnotu ¢2.

3.3.3 Galaxie NGC 3379

Pro konkrétni aplikaci Kingova modelu byla vybrana elipticka galaxie NGC 3379. Na ob-
loze ji nalezneme v souhvézdi Lva. Jde o nejjasnéjsi galaxii skupiny Leo 1. Jako prvni ji
pravdépodobné pozoroval francouzsky astronom Pierre Méchain roku 1781. Do Messierova
katalogu byla zarazena az dodatecné, roku 1947, pod oznacenim M105.

Jde o normalni eliptickou galaxii Hubbleova typu E1. Elipticita pozorovaného obrazu
galaxie se pohybuje kolem hodnoty 0,10 (Peletier et al., 1990) a je pro ruzné poloméry R
izofotdlnich elips obrazu galaxie piiblizné konstantni?(Peletier et al., 1990; Lauer et al.,
2005; Bartoskovéa, 2007). Koeficient galaktické extinkce A, ve sméru ke galaxii NGC 3379
je pro fotometricky filtr R roven 0,065 mag (NED, 2008).

2 Hodnota elipticity v centralni ¢4sti obrazu galaxie obecné zavisi také na zptisobu zohlednéni nékterych
jevu zkreslujicich pozorovani, napiiklad atmosférického seeingu (viz podkapitola 4.1.1). V piipadé
NGC 3379 nejsou zmény elipticity v zavislosti na poloméru R nijak vyrazné ani pii sofistikovaném osetieni
obrazu (Peletier et al., 1990; Lauer et al., 2005).
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Prestoze moderni pozorovani odkryla komplikovanéjsi povahu NGC 3379, je tato galaxie
vhodnym kandidatem pro zjednoduseny popis pomoci Kingovych modelu. Ze statistického
rozboru pozorovanych tvaru obrazu velkého vzorku eliptickych galaxii plyne pro elipticitu
vnitiniho prostorového uspotrdadani hvézdné slozky NGC 3379 hodnota mensi nez 0,3 (Dou-
glas et al., 2007). Predpoklad sférické symetrie tak s pomérné velkou pravdépodobnosti neni
v zédsadnéjsSim rozporu se skutecnym prostorovym tvarem galaxie.

Ze spektroskopickych pozorovani NGC 3379 je zndmo, ze ndhodné pohyby hvézd (na-
piiklad Statler & Smecker-Hane, 1999; Emsellem et al., 2004) nebo také planetdarnich ml-
hovin (Douglas et al., 2007) silné prevazuji nad jejich systematickou rotaci kolem urcité
osy systému. Predpoklad stati¢nosti galaxie by proto také nemél ptilis narusit adekvatnost
zjednoduseného popisu.

U galaxie NGC 3379 nepozorujeme zadné vyraznéjsi dynamické vnitini zmény nebo
projevy jeji interakce s okolim. Je tedy opodstatnéné galaxii povazovat za rovnovazny
systém. Predpoklad bezsrazkovosti ¢astic systému by mohl byt narusen pouze v okoli vy-
soké centralni koncentrace hmotnosti, o jejiz pritomnosti se usuzuje na zakladé nékterych
modernich pozorovéani (napiiklad Gebhardt et al., 2000). Tento rozpor vsak neni vzhledem
k celkovému velkému poctu ¢astic systému, které nepodléhaji bezprostiredni dynamice okoli
centralni koncentrace hmotnosti, ptilis vyrazny. Pro ptiblizny popis celého systému je proto
bezsrazkovy pristup stéle dobfe odpovidajici.

3.3.4 Konkrétni porovnani

Pro konkrétni aplikaci Kingova modelu bylo pouzito pozorovani eliptické galaxie NGC 3379
ziskané v ramci bakalarské prace Katefiny Bartoskové (2007). Pozorovani probéhlo 0,62 m
dalekohledem se CCD detektorem. Dalekohled je soucasti Observatore Ustavu teoretické
fyziky a astrofyziky Masarykovy Univerzity. Snimky byly potizeny ve filtru R Kronova-
Cousinsova fotometrického systému. Popis postupu ziskani, nasledného zpracovani a foto-
metrické kalibrace snimku je popsan v uvedené bakalaiské praci.

Profil jasnosti j(R) byl ze snimku ziskdn pomoci prostied{ IRAF? a jeho programového
baliku STSDAS*. Konkrétné byla pouzita procedura ELLIPSE, ktera provadi fitovan{ izo-
fotalnich elips na obraz galaxie iterativnim zpusobem zalozenym na postupu popsaném
Jedrzejewskim (1997).

Poissonova rovnice pro Kingovu distribu¢ni funkei (3.6) byla fesena numericky Run-
govou-Kuttovou metodou. S pomoci rovnice (2.18) byl numericky vypocitan profil plosné
hustoty hmotnosti X'(R). Na zékladé rovnice (3.15) byl pak porovnavan s naméfenym pro-
filem jasnosti j(R), resp. u(R). Odhadu nejlepsich hodnot parametru yq a ro bylo dosazeno

3 Image Reduction and Analysis Facility, viz http://iraf.noao.edu/.
4 The Space Telescope Science Data Analysis System,
viz http://www.stsci.edu/resources/software hardware/stsdas.
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Obrazek 3.3: Profil jasnosti (zdvislost plosné hvézdné velikosti p na normo-

vané vzdélenosti od centra obrazu galaxie R) galaxie NGC 3379. Naméreny

profil je v hornim grafu zndzornén body (nejisota jednotlivych bodu je velmi

mald, maximalné 3%, a proto pro prehlednost neni vykreslena), nejlepsi odhad

Kingova modelu je vykreslen plnou ¢arou. Ve spodnim grafu je pro jednotlivé

body vynesen rozdil pozorované a teoreticky predpovézené hodnoty plosné

hvézdné velikosti.
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Obrazek 3.4: Prubéh gravitaéniho potencidlu, resp. prostorové hustoty hmot-

nosti pro Kinguv model nejlépe odpovidajici galaxii NGC 3379. V levém

grafu je vynesena radidln{ zdvislost gravitaéniho potencidlu ¢ [10* kgms™1],

v pravém pak prubéh prostorové hustoty hmotnosti p [Mg pc™

3]. Na oséch

obou grafi jsou vyznacené hodnoty Kingova poloméru ry a celkového po-

loméru galaxie 4.
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s pouzitim programii knihovny MINPACK? (More et al., 1980). Pomér hmotnost —z4fivy
vykon 7" byl ur¢en metodou nejmensich ¢tvercti. Porovnani takto ur¢eného nejlepsiho mo-
delu s naméfenym profilem je znazornéno v obrazku 3.3.

Pomoci modelu byl vypocitan prubéh profilu projekce disperze rychlosti o, (R). Tuto
zavislost je mozné ziskat ze spektroskopického pozorovani galaxii. Obvykle se vSak meéri
prubéh projekce disperze rychlosti podle velké poloosy obrazu dané galaxie. Nezavisla
proménna tak namisto normovaného poloméru R je velka poloosa a dané izofotalni elipsy.

Srovnani nékterych publikovanych méfeni o,(a) pro galaxii NGC 3379 je vykresleno
v obrazku 3.5. Zavislost vychazejici ze zdroje Emsellem et al. (2004) nebyla métena podle
velké poloosy galaxie. Jde o vysledek fitovani elips na obraz galaxie,® kde intenzita udava
velikost projekce disperze rychlosti v daném bodé. Nezavisle proménna je zde pak opét
polomér R definovany rovnici (1.4). Tento postup je v podstaté analogicky fitovani elips
na CCD snimek a naslednému vytvoreni fotometrického profilu jasnosti.

Z obrézku 3.5 je patrné, ze data z ruznych zdroju si priblizné odpovidaji, ale jejich
rozptyl a métici chyby jsou pomérné velké. Profil ziskany fitovanim elips nicméné pomérné
dobie odpovida prubéhim mérenym podle velké poloosy, coz castecné doklada opravnénost
predpokladu sférické symetrie a izotropie systému. Za presného splnéni téchto predpokladu
by prubéh o, byl stejny ve vSech smérech obrazu galaxie.

Abychom zohlednili pozorovanou eliptickou symetrii, je vhodné pii prechodu mezi
radidlnimi proménnymi a a R pouzit rovnice (1.4), tedy

R=av1l—c¢,

kde jsme pouzili elipticitu e definovanou vztahem (1.1).

Pro porovnani s teoretickymi vysledky modelu byla pouzita data s nejvétsim radialnim
rozsahem, kterd uvadi Statler & Smecker-Hane (1999). Autofi kromeé profilu o,(a) uvadi
také meétreni podle malé poloosy a dvou dalsich sméru. Tyto hodnoty byly pro kazdy smeér
symetrizovany, zprumérovany a prevedeny na profil o,(R). Hodnota parametru ¢ byla
z rovnice (3.17) urcena za pomoci metody nejmensich ¢tvercu s uzitim vah. Teoreticky
vypocitany a naméteny profil projekce disperze rychlosti jsou porovnany v obrazku 3.6.

Vysledné odhady parametrii nejlepstho Kingova modelu a nékterych dalsich fyzikalnich
charakteristik jsou uvedeny v tabulce 3.1. Porovnani vysledki s publikovanymi hodno-
tami je pro nékolik rtiznych zdroju uvedeno v tabulce 3.2. Odhady urcéené v této praci
odpovidaji v rdmci rozptylu hodnotam uvadénym v literatute. Vysledky ruznych zdroju
se vSak vzajemné odlisuji. Tato rozdilnost muze byt zpusobena napiiklad odlisnou kva-
litou uzitych dat, provedenim rozdilnych korekei méreni o jisté sekundarni efekty (bude
diskutovéano déle), nebo jinou uzitou hodnotou vzdélenosti galaxie, kterd skéaluje radidlni
prubéh modelu.

®Viz http://netlib.org/minpack/.
6 Byla pouzita opét procedura ELLIPSE programového baliku STSDAS pro prostiedi IRAF.
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Obrazek 3.5: Méfeni projekce disperze rychlosti jako funkce velké poloosy a,
resp. normovaného poloméru R. Pfevzato z ruznych zdroju: (1) Sargent et
al. (1978), (2) Bender et al. (1994), (3) Statler & Smecker-Hane (1999), (4)
Emsellem et al. (2004). Posledné jmenovand data byla ziskana fitovanim elips
na dvourozmérnou mapu projekce disperze rychlosti a nezavislou proménnou
je normovany polomér R (pro podrobnéjsi popis viz text). Tato data jsou
pro pfehlednost vykreslena bez chybovych usecek, odpovidajici nejistoty se
pohybuji okolo 5 %.
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Obréazek 3.6: Profil projekce disperze rychlosti o, galaxie NGC 3379.
Namérené hodnoty (Statler & Smecker-Hane, 1999) jsou zndzornény body.
Vysledek nejlepsitho modelu je zndzornén plnou ¢arou.
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d 0 Tt c S 00 M(ry) op(0) r
[Mpc]  [pc]  [kpc] ks~ [Mgpe™] [10°Mg] [kms™!] [MpLg']

99 243+15 2273 20%0  194+2  1061] 7H? 19075 18+9

Tabulka 3.1: Odhady parametri nejlepsitho Kingova modelu galaxie NGC 3379
a nékteré dalsi z nich odvozené veliciny — vzdélenost galaxie d [Mpc| (Fa-
ber et al., 1997), odhad Kingova poloméru 7y [pc], maximalni polomér ga-
laxie 7y [kpc|, koncentrace nejlepstho Kingova modelu ¢, odhad parametru
s [kms™1], centrdlni hustota galaxie py [Ms pc™3], celkovd hmotnost galaxie
M (r¢) [101° Mg, centraln{ projekce disperze rychlost{ o, (0) [kms™!] a pomér
hmotnost —zafivy vykon 7 [M@Lal]. V piipadé parametru, které byly odha-
dovany statisticky (rg a <) je uveden odhad nejistoty, u odvozenych parametru
pak hodnota dand nejlepsim odhadem parametri a rozptyl uréeny nejistotou
parametru. Pomér 7" byl uréen na zakladé rovnice (3.15). Pozorovany profil
jasnosti byl zkalibrovan (odhad nejistoty kalibrace je asi 0,5 mag, Bartoskova,
2008), neni viak oSetfen o atmosférickou extinkeci (hodnota pomeéru by v ta-

kovém piipadé byla ponékud nizsi).

d To c 00 M(ry) 0,(0) T
[Mpc]  [kpc] Mopc™] [10"Mo] [kms™'] [MoL3']
(1) o G 17 220 2,25
(2) o V 8 109412 2,20 515£105 195£17 6+t1
3) * B 8 130 420 9,8 202
4) o R 16 2,0£0,4 1846 20348 10,8

Tabulka 3.2: Parametry Kingovych modelu galaxie NGC 3379 z ptedchozich
zpracovéani. Cisla v 1. sloupci odpovidaji zdrojim: (1) Kormendy (1977), (2)
Sargent et al. (1978), (3) Bailey & MacDonald (1981), (4) Bertin et al. (1988).
V 2. sloupci je zaznamenano, jak byla pouzita fotometrickd data oSetfena
o seeing (viz odstavec 4.1.1): o—data nebyla oSetfena, e—data v centralni
oblasti nebyla pouzita, *—byla provedena dekonvoluce vhodnou PSF. Ve 3.
sloupci je uveden fotometricky filtr, ve kterém byl méfen profil jasnosti: B,
V, R jsou filtry klasického Johnsonova systému, filtr G odpovida spektralni
oblasti 460-540 nm. V dalsich sloupcich jsou pak uvedeny piislusné odhady
parametru a z nich odvozenych hodnot charakteristik galaxie.
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3.4 Dalsi modely pro popis eliptickych galaxii

Kingovy modely popsané v ptedchozich odstavcich do jisté miry vystihuji naméfené pro-
fily jasnosti kulovych hvézdokup a eliptickych galaxii (viz naptiklad Binggeli et al., 1984).
Ptirozené vsak neodpovidaji vSem pozorovanym profilim jasnosti. Béhem poslednich de-
setileti bylo proto vytvofeno mnoho jinych metod pro popis profili jasnosti eliptickych
galaxii za predpokladu jejich sférické symetrie (napiiklad Jaffe, 1983; Hernquist, 1990; De-
hnen, 1993). Obvykle byly odvozeny heuristickou analyzou tak, aby vysledny profil plogné
jasnosti dobfe odpovidal pribéhim pozorovanych profili. Casto je vysledek porovnavéan
napiiklad s de Vacoulerovym zdkonem, viz rovnice (1.6), ktery pfes svou jednoduchost
dobie vystihuje profil jasnosti mnoha pozorovanych galaxii.

Ttidy modelu byly postupné zobecnovany a lisi se naptiklad poc¢tem volnych para-
metru nebo moznosti vyjadrit prubéhy urcitych velicin analyticky. Z predpokladaného
tvaru prostorové hustoty hvézd je obvykle odvozen radidlni prubéh plosné jasnosti, jehoz
tvar je funkei urcitych parametru. Jejich nejlepsi odhady mohou byt urcéeny fitovanim teore-
tického tvaru profilu na napozorovana data. Zpétné tak muzeme ziskat prostorové prubéhy
fyzikalnich veli¢in charakterizujici galaxii. Systém tedy popisujeme prostiednictvim sady
parametru.

Prestoze nékteré publikované modely mohou pozorovani odpovidat 1épe néz vyse po-
psana tiida Kingovych modeli, postupy pro odvozeni chovani ruznych fyzikalnich veli¢in
v prostoru galaxie jsou za stejnych predpokladiu analogické. Z fyzikalniho pohledu tedy
jednotlivé modely v podstaté nepfinaseji novou informaci a nebude jim proto v dalsim
rozboru vénovana pozornost.

Variabilitu ruzného vyjadieni jednotlivych modeli umoznuje skutecnost, ze velmi po-
dobny prubéh plosné hustoty hmotnosti, a tedy také plosné jasnosti, muze byt dan ruznymi
pritbéhy prostorové hustoty hmotnosti, resp. zafivého vykonu, v prostoru galaxie.” Z rov-
nice (2.19) vidime, ze prostorova hustota je zavisld na derivaci plosné hustoty ve sméru
prumétu radidlni prostorové souradnice. Prubéh derivace plosné hustoty urc¢ené na zakladée
fitovani urcitého modelu profilu jasnosti vsak nemusi ve vSech integrovanych bodech od-
povidat skutecnosti. To prirozené vnasi nezadouci neurcitost a nejednoznacnost také do
zévislosti dalsich odvozenych fyzikalnich velicin (Merritt & Tremblay, 1994).

Interpretace parametrického popisu tedy zjevné ma sva omezeni, a to bez ohledu na
prirozené chyby naméfenych dat. V ptripadé, je-li konkrétni model podlozen fyzikalni teorii
(jako tomu je u Kingovych modeli), mé vyznam se jeho analyzou zabyvat. Pii studiu
a interpretaci ruznych modelu je vsak vhodné mit uvedena omezeni na pameéti.

7 Je tedy mozné najit rtizné pribéhy hustoty p(r), které prostfednictvim rovnice (2.18) vedou k velmi
podobnym prubéhum plosné hustoty X'(R).
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3.5 Neparametricky pristup

Na zakladé rozboru profilu jasnosti je mozné charakterizovat systém bez uziti odhadu
parametru. Za predpokladu sférické symetrie muzeme pomoci rovnice (2.19) z namétenych
dat odvodit prubéh prostorové hustoty hmotnosti, resp. zarivého vykonu. Piima deprojekce
naméreného profilu je ale bohuzel velmi citlivd na prirozené chyby v datech. Mala chyba
plosné jasnosti muze v dusledku pfitomnosti derivace dX'/dR ve vztahu (2.19) zpusobit
velkou nepfesnost odvozené prostorové veliciny (Merritt & Tremblay, 1994).

Z hodnot mezi integralu (2.19) déle plyne, Ze k deprojekeci je potieba plny prubéh
profilu jasnosti. Pro vypocet hustoty p v bodé r je potieba znat radidlni zavislost dX/dR
v mezich od r do ry. Uplnost pozorovaného profilu jasnosti vSak nelze z jednoho pozorovani
vzdy dosdhnout. Napfiklad snimky center eliptickych galaxii pofizené pomoci Hubbleova
vesmirného dalekohledu (dale jen HST, z anglického Hubble Space Telescope) maji rozmér
66" x 66" a mapuji pouze okoli center galaxii (Lauer et al., 1995).

Také nepiitomnost dat v ¢asti profilu komplikuje jeho piimou deprojekci. Namérena
data se proto nékdy za ucelem deprojekce prokladaji vhodnou neparametrickou zavislosti
(naptiklad splajny).

Dalsi moznosti jak uré¢itym zpusobem nahlédnout na fyzikalni povahu systému je pro-
vadét deprojekci vhodného modelu profilu jasnosti ptimo odpovidajiciho konkrétnim na-
meérenym datum. Je dulezité, aby zvolend funkce dobte odpovidala pozorovani, a to véetné
pribéhu derivace profilu jasnosti.®

Deprojekci teoretického modelu profilu je mozné provést numericky a tak odvodit pro-
storovy prubéh nékterych fyzikalnich veli¢in. Jejich puvod vsak obvykle nemé dalsi fyzikalni
podklady. Jde v podstaté o opacny postup k vyse uvedenému odvozeni profilu z fyzikalné
motivované distribuéni funkce.

Vsechny uvedené modely a tivahy stale predpoklddaji prostorovou sférickou symetrii po-
zorovanych systému. Ve skutecnosti vsak je prostorovy tvar eliptickych galaxif slozitéjsi. Po-
fyzikalnich velicin pouze ze vzhledu profilt jasnosti a projekce disperze rychlosti a bez zna-
losti prubéhu dalsich veli¢in proto neni obecné mozné.

8 Porovnani vysledkt deprojekce provadéné z vhodné ogetfenych naméfenych dat a z analytického
prubéhu jim odpovidajictho pro piipad profilu center eliptickych galaxii pozorovanych HST popsali
Gebhardt et al. (1996).
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Kapitola 4

Centra eliptickych galaxii

V predchozi kapitole byl rozebran popis a konkrétni feseni Kingova modelu. Jeho vysledek
dava pri vhodné volbé parametri pomérné dobré vysledky v porovnani s pozorovanim
konkrétni eliptické galaxie NGC 3379. Obecné tento model piiblizné popisuje i dalsi elip-
tické galaxie (viz napiiklad Binggeli et al., 1984) a urc¢itou dobu byl v dané aproximaci
povazovan za vhodny fyzikalni popis zakladni struktury eliptickych galaxii. Predpoklddana
jednoduchost Kingova modelu a rostouci moznosti astronomickych pozorovacich metod
vSak nevyhnutelné vedly k vyvraceni jeho univerzalni platnosti.

Jak bylo zminéno vyse, existuje vice modelu zalozenych na obdobnych predpokladech
jako Kingtuv model. Rozborem nékterych moznych pti¢in neadekvatnosti takovych modela
se zabyva tato kapitola.

4.1 Problém seeingu

Vsechna fyzikalni méteni jsou do jisté miry nevyhnutelné zatizena vlastnostmi uzité mérici
aparatury. VSechna astronomicka pozorovani probihajici ze zemského povrchu jsou navic
poznamendana vlivem atmosféry. V astronomické fotometrii se jeden z druhu projevu de-
formace atmosférou oznacuje jako seeing obrazu (Sterken & Manford, 1992).

Na konecny pozorovany vzhled vybraného zdroje zareni ma vliv mnoho ruznych pro-
cesu, kterym zareni podléha od svého vzniku az po zaznamendani detektorem. Jednou
z nejvyznamneéjsich pricin seeingu obrazu jsou turbulence v ruznych vrstvach zemské at-
mosféry. Bodovy zdroj zateni je v dusledku ndhodné zmény sméru siteni zafeni a nenulové
délky expozicni doby fotometrického pozorovani zaznamenéan jako nebodovy obraz.

Deformace obecného zdroje zatreni je urcena zobrazenim kazdého jeho bodu. To je
popséno tzv. rozptylovou funkcei bodu Castéji oznacovanou jako PSF (z anglického Point
Spread Function). PSF v podstaté urcuje prerozdéleni energie zafeni vychazejiciho z bo-
dového zdroje do urcité oblasti v okoli obrazu daného bodu. Celkovy vzhled pozorovaného
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obrazu je pak dan konvoluci zdrojové funkce zateni s ptislusnou PSF v kazdém bodé po-
zorovaného zdroje zareni.

Pro rekonstrukei skutec¢ného vzhledu pozorovaného objektu je tak potieba provést de-
konvoluci namétreného obrazu s uzitim PSF popisujici aktualni pozorovaci podminky. Cel-
kova deformace bodového zdroje je navic kromé stavu zemské atmosféry urcena také neod-
stranitelnym vlivem uzité meérici aparatury. Vybér vhodného tvaru PSF je pomérné kom-
plikovany. Obecné lze vychazet z pozorované deformace obrazi hvézd, které jisté jsou mimo
zemskou atmosféru bodovymi zdroji zafeni. Casto se jako PSF uziva Gaussova funkce nebo
ruzné jeji modifikace (viz napiiklad Saglia et al., 1993, a reference zde uvedené). Idedlni de-
konvoluce by obrazy hvézd prevedla na body a zahrnula tak kromé vlivu zemské atmosféry
i deformace zpusobené méiici aparaturou.

Silu vlivu seeingu muzeme charakterizovat vhodnou mirou sitky PSF. Za predpokladu
radialné symetrické deformace je polomeér kruhového obrazu bodového zdroje, sitka seeingu,
umeérny tomuto parametru. Pii bézné CCD fotometrii se sitka seeingu pohybuje v fadech
nékolika thlovych vtefin.

Na rozdil od vlivu méfictho piistroje, ktery lze béhem daného pozorovani obvykle
povazovat za konstantni v cCase, se atmosféricky seeing méni podle konkrétnich pozoro-
vacich podminek. Parametry PSF by tedy mély byt urcovany prubézné.

4.1.1 Centra galaxii

Seeing ma4 specificky vliv na fotometricka pozorované obrazy galaxii. Bylo zjisténo (Schwei-
zer, 1979), ze pozorovana centralni jasnost vzdalenéjsich galaxii je obecné mensi nez jas-
nost blizsich galaxii stejného druhu. Tuto skutecnost je mozné vysvétlit pravé rozdilnou
vzdalenosti jednotlivych galaxii od pozorovatele.

Obecné se predpokladd, Zze prostorova hustota hmotnosti, a tedy i hustota zafivé-
ho vykonu, je nejvétsi v centru galaxie. Profily jasnosti eliptickych galaxii métené ze
zemského povrchu jsou ale v centralni oblasti pfiblizné konstantni (viz obrazek 3.3). To
je zpusobeno pravé seeingem, ktery deformuje zobrazeni predpokladané nejjasnéjsi oblasti
v samotném centru systému. Centralni narust jasnosti proto pfi pozorovani ze zemského
povrchu zustava obvykle nerozlisen.

Zareni je ptrerozdéleno zpusobem charakterizovanym prubéhem PSF. Za stejnych pozo-
rovacich podminek, tedy stejného poloméru seeingu, ma oblast obrazu, ktera ovliviiuje po-
zorovanou centralni jasnost, stejny thlovy polomeér. Vzhledem k velmi odlisné vzdalenosti
jednotlivych galaxii jde vSak o velmi rozdilnou velikost v prostoru galaxii. U blizkych galaxii
tak seeing sice zpusobi pokles pozorované centralni jasnosti, ale oblast, ktera pozorovanou
centrdlni jasnost ovliviiuje, je v prostoru dané galaxie mensi a zahrnuje tak obecné jasnéjsi
body nez v pripadé vzdalenéjsich galaxii.
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Gradient plosné hustoty zareni je nejvétsi pravé v centralni oblasti obrazu galaxie.
Proto ma seeing vliv pfedev§im na vzhled centralni ¢asti profilu. Ve vzdélenéjsich bodech
obrazu galaxie je gradient plosné hustoty zareni daleko mensi. Konvoluce tedy pusobi mezi
body s podobnou hodnotou jasnosti a vysledny obraz nepodléha tak velkému zkresleni jako
v centralni oblasti galaxie.

Uvedenému paradoxu se lze pii praci s profily jasnosti vyhnout nékolika zpusoby. Je
mozné provadét dekonvoluci pozorovaného obrazu s uzitim vhodné PSF, zahrnujici vliv
konkrétnich pozorovacich podminek, piipadné také uzitého pozorovaciho systému. Pro-
fil jasnosti urceny z takto osetfeného obrazu by mél vystihovat skuteény prubéh plosné
jasnosti vérohodnéji. Namisto pozorovaného obrazu je mozné upravovat také teoreticky
model. Konvoluci PSF a teoretické predpovédi profilu jasnosti v podstaté vytvorime jakysi
umély seeing a zdeformujeme teoreticky profil smérem k pozorované zavislosti.

Nerozlisenou centralni ¢dst muzeme z profilu také zcela vypustit a pracovat jen s ob-
lastmi, kde deformace seeingem neméd na prubéh profilu tak velky vliv. Tim ovSem z dalstho
rozboru vyradime hodnoty centralni oblasti, ktera ma v dusledku nejvétsi prostorové hus-
toty hmotnosti obecné velky vliv na uspotradani systému. Proto je za urcitych okolnosti lepsi
porovnavat integrované veli¢iny, tedy namisto profilu jasnosti sledovat celkovou plosnou
jasnost obsazenou v oblasti daného poloméru. Nejmensi polomér zavislosti je vsak potieba
zvolit vétsi nez je polomér centralni nerozliSené oblasti.

Existuje jesté dalsi zpusob, jak vysledky pozorovani zcela oprostit od neptiznivého
vlivu seeingu a ptritomnosti zemské atmosféry viibec. Proto nebyl zadny z vyse uvedenych
postupu aplikovan na profily porovnavané v této praci a dalsi pozornost se ubirala prave
k tomuto pristupu, tedy k vysledkum pozorovani mimo zemskou atmosféru.

4.2 Pozorovani Hubbleova vesmirného dalekohledu

Odstranit problémy zpusobené piitomnosti zemské atmosféry pomohla v mnoha oblastech
astronomie druzicova pozorovani. Nejinak tomu bylo i v oblasti fotometrie galaxii. HST
ziskal snimky centralnich casti mnoha eliptickych galaxii s vysokym rozliSenim nékolika
parseku.

Prvni sada pozorovani s kamerou WFPC1 meéla ihlové rozliseni kolem 0,1” (Lauer et
al., 1995), druhé sada s kamerou WFPC2 pak az 0,04” (Lauer et al., 2005). Obé kamery
obsahuji 4 CCD detektory, které zabiraji oblast o rozméru 66” x 66”. Byla provedena
pozorovani center mnoha eliptickych galaxii a namérena data byla dale opravena o PSF
pouzitého mériciho systému. Zobrazeni s tak vysokym rozliSenim umoznilo v okoli stiedu
nékterych galaxii pozorovat dosud nerozlisené centralni disky, prachové oblasti nebo jiné
centralni struktury.
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Obrézek 4.1: Priubéh plosné jasnosti Nuker-law pro ruzné hodnoty parametrii
v, resp. 8. V prvnim grafu nabyva ~ pro kiivky odspodu hodnot 0,0, 0,2, 0,4,
0,6 a 0,8, zbylé parametry maji hodnoty 8 = 1,5, a = 3,0. V druhém grafu
se méni parametr (3, pro kfivky odshora je 0,8, 1,1, 1,4, 1,7, 2,0 a pro dalsi
parametry plati v = 0,5, a = 3,0.

Profily jasnosti centréalnich ¢asti (pro R < 10”7, spodni hranici profilu tvoi{ mez rozliseni
prislusného pozorovani) naprosté vétsiny pozorovanych galaxii jsou velmi dobie aproximo-
vatelné empirickym zdkonem, oznacovanym jako Nuker-law (Lauer et al., 1995; Byun et
al., 1996). Jeho prubéh je kombinaci dvou mocninnych zévislosti,

. ' R v R ay(v=8)/«
it =20 (B) e ()] (4.1

kde R, charakterizuje polomér, ve kterém dochdazi ke zméné mocniny profilu. Pro vzdale-
néjsf ¢dst profilu R > Ry, je j(R) ~ R79, pro malé vzddlenosti R < Ry, pak j(R) ~ R77.
Koeficienty (8 a v tedy urcuji sklon profilu jasnosti pro jeho vnéjsi, resp. vnitini cast.
Parametr ji, skdluje celou zdvislost, zjevneé plati j, = j(R),). Koeficient v pak urcuje ostrost
prechodu mezi vnéjsi a vnitini ¢asti zavislosti. Prubéh Nuker-law pro meénici se hodnoty
parametri 7, resp. 3 je znazornén v obrazku 4.1.

Pti vhodné volbé koeficientu prechazi Nuker-law v nékteré jednodusi empiricky od-
vozené prubéhy profilu jasnosti. Napiiklad zvolime-li « =1, =2 a v =0, dostaneme
Hubbleuv zdkon (1.5). Polomér Ry, m4 pak stejny vyznam jako parametr a a pro centralni
jasnost plati jo = 4.

Maximalni odchylky pozorovanych centralnich profili od odpovidajictho prubéhu Nuker-
law jsou fadu 0,1 mag. Prubéhu Nuker-law se ve svém centru silnéji vymykaji naptiklad
galaxie s vyraznymi centralnimi strukturami nebo galaxie ¢astecné zakryté prachem.

Pozorovani z HST umoznila rozlisit centralni ¢asti obrazu eliptickych galaxii. Profily jas-
nosti ziskané z fotometrie obrazu s tak velkym rozlisenim maji podle ocekavani jiny vzhled
nez odpovidajici profily pozorované ze zemského povrchu neosetiené o vliv atmosférického
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Obrazek 4.2: Porovnani profilu jasnosti galaxie NGC 3379 urceného z po-
zorovani ze zemského povrchu (viz podkapitola 3.3.4) a z HST (Lauer
et al., 2005, prubéh byl ze zavislosti na velké poloose pfeveden s uzitim
prumérné centrélni elipticity 0,13). Pro oba profily je déle vykreslen prubéh
odpovidajictho modelu, tedy vyse vypocitany Kingiv model (viz tabulka 3.1),
resp. Nuker-law s parametry o = 1,542, 3 = 1,539, v = 0,177, Ry, = 1,979",
tp = 16,148 mag. Vztah mezi py, a jp je dan rovnici (1.3), pu, = —2,5log jp.
Pozorovani HST probihalo detektorem WEFPC2 s filtrem F555W, ktery
priblizné odpovida filtru V Kronova-Cousinsova fotometrického systému. Ab-
solutni navazani bylo provedeno na zakladé hodnoty barevného indexu gala-
xie posunem pozemského profilu o piiblizné 1,0 magarcsec™2. Barevny index
(my — mpg) galaxie je (0,600 £+ 0,004) mag (Buta a Williams, 1995), nejistota
kalibrace pozemského pozorovani pak priblizné 0,5 mag (Bartoskova, 2008).

seeingu. Centralni cast profili z HST je obecné jasnéjsi a strméjsi. Tato skutecnost je pro
galaxii NGC 3379 znazornéna v obrazku 4.2, kde jsou porovnany oba radidlni prubéhy
plosné hvézdné velikosti.

Profil jasnosti vypocteny na zakladé Kingova modelu pro zddné hodnoty volitelnych
parametru uspokojivé nevystihuje plosnou jasnost pozorovanou HST. Z obrazku 3.2 je
patrné, ze centralni ¢ast profilu jasnosti modelu zustava konstantni pro ruznou volbu pa-
rametru modelu. Pozorovani bez vlivu seeingu pravé tuto charakteristiku pozorovanych
profilu odstranuje. Pro popis systému je tedy potieba hledat vhodnéjsi modely.
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4.3 Hmota systému

Jednou z cest pro vytvoreni lepsiho modelu je zvazit miru platnosti jednotlivych uzitych
zjednodusujicich predpokladi. Staticnost systému je pro zkoumanou galaxii NGC 3379
pomérné dobte splnéna. Podobné je tomu i s predpokladem sférické symetrie (viz podka-
pitola 3.3.3). Rozpor je tedy potieba hledat spise v rozlozeni a charakteru hmoty systému
nebo v predpokladu izotropie disperze rychlosti.

Kingovy modely predpokladaji jednoslozkovy popis — systém se sklada pravé z jednoho
druhu c¢astic. Charakteristiky castice maji vliv na pozorovany profil jasnosti i na profil
projekce disperze rychlosti. Urcuji vztah mezi prostorovou hustotou hmotnosti a hustotou
zarivého vykonu v systému. Veliciny maji stejné prostorové rozlozeni a jejich vzajemna
umérnost je ddna rovnici (2.14), kde pomér 7" je konstantni v celém prostoru galaxie.
Céstice je tak v podstaté charakterizovana primérnymi vlastnostmi latky systému.

Kromé hvézd obsahuji galaxie i jiné slozky, které ruznym zptisobem pfispivaji k hustoteé
hmotnosti a maji rizné prostorové rozlozeni. Za predpokladu celkové sférické symetrie
systému jde o ruzné radidlni prubéhy rozlozeni jednotlivych slozek. VsSechna latka vsak
nemusi svym zarenim prispivat do méfeného profilu jasnosti, a neni v takovém piipadé
piimo pozorovana. Rozlozeni jeji hmotnosti ma vsak vliv na usporadani hvézd a tedy také
na tvar pozorovanych profili. Pokud jeji radidlni rozlozeni nesleduje rozlozeni zatici latky,
dojde k naruseni predpokladu jednoslozkovosti. Tuto skutecnost je mozné charakterizovat
radidlni zévislosti poméru hmotnost —zarivy vykon, tedy 7 = 7°(r).

Historicky byl tento rozpor pro nékteré galaxie pozorovan jiz na zékladé fotometrickych
meéteni probihajicich ze zemského povrchu (napiiklad Sargent et al., 1978; Young et al.,
1978). Za predpokladu bezsrazkovosti, staticnosti, sférické symetrie, a izotropie systému je
mozné z pozorovaného profilu jasnosti a projekce disperze rychlosti urcit prubéh hmotnosti
M (r), viz rovnice (3.9), a zafivého vykonu L(r),

L(r) =4n /O’“ I(x)r*dx. (4.2)

Radialni prubéh poméru M (r)/L(r) v podstaté udava zastoupeni nezarici hmoty obsazené
ve sféte poloméru r. V piipadé platnosti jednoslozkového modelu by byl pomér konstantni
pro vSechna 7.

K vypoctu L(r) je potfeba znét prubéh prostorové hustoty zarivého vykonu I(r), ktery
je mozné ziskat deprojekci profilu jasnosti. Na zakladé rozboru provedeného v podkapi-
tolach 2.7.2 a 2.7.3 muzeme psat

1 [™dJ dR
Iy — L v 4,

kde plosna hustota jasnosti J(R) je urcena pravé meéfenym profilem jasnosti. Obdobné
provedeme deprojekci rovnice pro vypocet pozorované disperze rychlosti za predpokladu
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izotropie systému. Rovnici (3.16) vzhledem k nezndmému prubéhu 7°(r) nejprve piepiseme
do tvaru
_y " [{v2)rdr

r Vr2—RZ’
kde jsme dale pro vztah mezi stfednimi hodnotami rychlosti uzili rovnosti (2.25). Vzhledem
k proménné (v2)(r), resp. I(r){v?)(r) ma uvedeny vztah podobu Abelovy integraln{ rovnice.
Jejim feSenim dostaneme

10 =1 [ o)At (4.4

kde jsme predpoklédali, ze ve vzdélenosti R> Ry plati J(R)o;(R) = 0."
Na zdkladé pozorovanych profili J(R) a o,(R) je tedy prostfednictvim rovnic (4.3)

a (4.4) v principu mozné urcit zavislosti prostorové hustoty zarivého vykonu I(r) a stiedni
hodnoty kvadratu radidln{ slozky rychlosti (v2)(r).

K vypoctu hmotnosti M (r) pouzijeme prvniho momentu bezsrazkové BKR ve tvaru
rovnice (2.6). V dusledku predpokladu izotropie systému (3 = 0), tedy platnosti rov-
nosti (2.24), se rovnice podstatné zjednodusi do podoby

d(n{v7)) _ do _ GM(r)

T
—n—=-—n
dr dr 72

Dalsimi dpravami muzeme vyraz pievést na tvar

) (dlnn ) dln(vf}) __GM@) 45

dlnr dlnr T

Prvni moment BKR tak svazuje prostorovou hustotu sledovanych ¢astic n(r), stiedni hod-
notu kvadrdtu jejich radidlni rychlosti (v?)(r) a celkovou hmotnost M(r) obsaZenou ve
sféte poloméru r.

Uvazujeme situaci, kdy vSechny sledované castice jsou stejné, tedy plati prima tmeérnost
mezi jejich prostorovou hustotou a hustotou jejich zarivého vykonu. Dale predpokladejme,
ze k celkové prostorové hustoté zareni prispivaji pravé jen sledované céstice. Vyraz (4.5)
pak muzeme psat ve tvaru

dinl = dIn{(v?) GM(r)
2 r/ ) = 2V
(vr) (dlnr LY ) B ro

(4.6)

2

2)(r) tedy muzeme ur¢it hmotnost M (r), kterd zahrnuje

Z radiélnich zavislosti I(r) a (v
i pfimo nepozorovanou latku.

! Tato podminka je stejna jako pii odvozeni rovnic (2.19) a (4.3). Odpovida omezené velikosti systému.
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Obrazek 4.3: Profil jasnosti galaxie NGC 3379 urceny navazanim pozorovani
ze zemského povrchu (viz odstavec 3.3.4) a z HST (Lauer et al., 2005). Po-
drobngjsi popis absolutniho navazani je uveden v popisku obrazku 4.2. Kom-
binovany profil s piechodem ve vzddlenosti R = 7,6” je prolozen Nuker-law
(znézornéno plnou carou).

Na zakladé rovnic (4.3), (4.2), (4.4) a (4.6) je tedy mozné z pozorovanych profilu jas-
nosti a projekce disperze rychlost{ urc¢it prubéh zavislosti M (r)/L(r). V uvedeném postupu
predpokladame, ze oba pozorované profily jsou vytvareny jednim typem castic. Systém vSak
muze obsahovat i dalsi nezatici ldtku, kterd ovliviiuje prubéh hmotnosti M(r) a tedy také
rozlozeni a rychlosti pozorovanych castic.

Pro vypocet zavislosti M(r)/L(r) je potieba provést deprojekci pozorovanych profilu
jasnosti a projekce disperze rychlosti. Jak bylo uvedeno vyse, vypocet deprojekce piimo
meéfenych veli¢in je pomérné citlivy na chyby nebo netplnost dat, které tak mohou znacné
ovlivnit ziskany vysledek.

Kromé studia center galaxii se uvedeny postup vyuziva také k vyzkumu odlehlejsich
casti eliptickych galaxii, kde se predpokladéd pritomnost nezarici hmoty v podobé temného
hala. Pro studium téchto oblasti je vSak potieba sledovat jiné slozky galaxii nez hvézdy,
jako jsou napiiklad kulové hvézdokupy nebo planetédrni mlhoviny (pro galaxii NGC 3379
viz napiiklad Pierce et al., 2006, resp. Douglas et al., 2007).

4.3.1 Aplikace na galaxii NGC 3379

Uvedeny postup byl aplikovan na zkoumanou galaxii NGC 3379. Profil plosné hustoty jeji
jasnosti J(R) byl ziskdn na zdkladé kombinace pozorovani ze zemského povrchu (viz pod-
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Obrézek 4.4: Porovnani prubéht hmotnosti M (r), resp. zafivého vykonu L(r)
pro galaxii NGC 3379. Zavislosti zndzornéné plnou carou byly z pozorovani
odvozeny za predpokladu 7 = 7'(r). Cérkovand ¢ara pak znazoriiuje vysledek
Kingova modelu.

kapitola 3.3.4) a méfeni HST (Lauer et al., 2005), které bylo ze zavislosti na velké poloose
prevedeno na funkci normovaného poloméru R s uzitim prumérné centralni elipticity 0,13.
Navazani obou odpovidajicich profilu je vykresleno v obrazku 4.2. Pro deprojeci byl kom-
binovany profil aproximovan prubéhem Nuker-law, viz rovnice (4.1). Jednotlivd méfeni
z obou zdroju prolozena prislusnou zavislosti jsou znazornéna v obrazku 4.3.

Pro vypocet zavislosti M (r)/L(r) je dale potieba znat prubéh pozorované projekce
disperze rychlosti o,(R). Jako aproximace této zavislosti byl pouzit vysledek vyse disku-
tovaného Kingova modelu, viz obrazek 3.6. Tento priubéh zjevné neodpovida pozorovanym
datum zcela pfesné. Pro priblizny popis je vsak korespondence s pozorovanim dostatecna.

Porovnani zavislosti M (r), resp. L(r) odvozenych z pozorovani pomoci vyse popsaného
postupu a prubéhu urc¢enych na zdkladé Kingova modelu je vykresleno v obrazku 4.4.
7 grafu je patrné, ze hmotnosti i zarivé vykony centralni c¢asti systému jsou vétsi pro
zavislosti predpokladajici T = 7°(r).

Vysledna radidlni zavislost poméru M(r)/L(r) je pro popsanou metodu i Kingtuv mo-
del vynesena v obrézku 4.5. V centralni ¢dsti prubéhu M (r)/L(r) vychézejictho z profilu
jasnosti pozorovaného HST pozorujeme zna¢ny narust hodnot. Naopak vysledek Kingova
modelu se v zavislosti na poloméru r témér neméni, coz je v souladu s predpokladem
konstantni hodnoty poméru 7.2

2V idedlnfm pifpadé by radidlni zavislost poméru M (r)/L(r) méla byt pro Kingiv model ptesné kon-
stantni. Ve vypocteném prubéhu je vSak patrny mirny sklon zavislosti. Jde o dusledek pouzitych nume-
rickych metod. Z obrazku 4.5 je patrné, ze relativné ke zménam v zavislosti odvozené za pfedpokladu
T =7(r) lze prubéh odvozeny z Kingovych modelu poklddat za konstantni.
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Obrézek 4.5: Porovnani prubéhu poméru M (r)/L(r) pro galaxii NGC 3379.
Zavislost zndzornéna plnou carou byla urcena na zakladé deprojekci funkeci
urCitym zpusobem aproximujicich pozorované profily plosné hustoty zareni
J(R) a projekce disperze rychlosti o,(R), pro podrobnéjsi rozbor viz text.
Cérkovang ¢éra pak znazoriiuje vysledek Kingova modelu.

4.4 Neurcitost sféricky symetrickych systému

Pomoci proménné radidlni zavislosti 7°(r) je mozné vysvétlit namérené profily jasnosti
a projekce disperze rychlosti. Uvedeny postup zachovava predpoklad izotropie # = 0. Pro
tuto skutecnost vsak obvykle nemédme zadny pozorovany dikaz. Proto je potfeba zvazit
také vliv anizotropie.?

Prostorové usporadani statického bezsrazkového sféricky symetrického systému céstic
s proménnym pomérem hmotnost —zafivy vykon 7°(r) a obecnym parametrem anizotropie
B(r) neni na zakladé pozorovani profilu jasnosti a projekce disperze rychlosti plné urcéeno
(Binney & Mamon, 1982). Pozorované zavislosti jsou s veli¢inami charakterizujici prosto-
rové rozlozeni hmotnosti a zarivého vykonu v galaxii svazany nésledujicimi rovnicemi

)= -+ [ AR
VETr ) ARVEE — 2

g R Ind
s =2 [ 1= T S (@.7)
4nGT [T dinl  din(o?
— Wr /o I(2)r*dx = (v?) (dlET + driiv;> + 26) : (4.8)

3 Distribuéni funkce popisujici obecny anizotropni sféricky symetricky systém je funkeci dvou integrald
pohybu, energie a velikosti momentu hybnosti, tedy f = f(E, L).

53



Prvni rovnice je stejnd jako rovnice (4.3). Druhd rovnice je obecné vyjadieni pro vypocet
pozorované projekce disperze rychlosti a vznikla upravenim rovnice (2.21). Posledni vyraz
pak je vyjadieni prvniho momentu bezsrdazkové BKR, tedy rovnice (2.6), po provedeni
nékolika tprav vychézejicich z ivah v predchéazejici podkapitole.

V uvedenych rovnicich vystupuje Sest funkei — plosnd hustota jasnosti J(R), pro-
jekce disperze rychlosti o, (R), prostorovéd hustota zafivého vykonu I(r), stfedni hodnota
kvadratu radidln{ slozky rychlosti (v2)(r), pomér hmotnost - zafivy vikon 7'(r) a parametr
anizotropie 3(r).

Z pozorovani profilu jasnosti j(R) muzeme urc¢it prubéh plosné hustoty jasnosti J(R).
Pomoci rovnice (4.3) je tedy mozné vypocitat zévislost I(r). Déle je mozné pozorovat
zavislost o,(R). Zbylé tii neznamé funkce, (v2)(r), T'(r) a B(r), jsou pak s J(R), o,(R)
a I(r) vzdjemné svazdny prostiednictvim pouze dvou rovnic (4.7) a (4.8). Aby bylo mozné
urcit vnitini rozlozeni hmotnosti a zativého vykonu v prostoru galaxie, je tedy nutné systém
doplnit o dalsi rovnici.

Za predpokladu izotropie disperze rychlosti plati § = 0. Aproximace jednoslozkovosti
naopak predpokldda konstantni hodnotu 1°(r) =7. Binney & Mamon (1982) ukazali,
ze tuto hodnotu lze urcit z limitniho chovani urcitych v principu znamych zavislosti.
Autofi dale popsali konzistentni zptsob, jak ze znamych prubéhu J(R) a o,(R) urcit
zbylé hledané zdvislosti (v?)(r) a B(r). Postup vSak nutné nezarucuje fyzikdlni smyslupl-
nost celého prubéhu ((r). V piipadé, kdy méfené profily vedou k hodnotdm [ > 1, neni
mozné pozorovani konzistentnim zptusobem vysvétlit anizotropnim modelem s konstantnim
pomérem 1.

Obecné vsak bez dalsich méfeni nebo predpokladu nelze pouze na zakladé profilu J(R)
a 0p(R) urcit chovani funkei 5(r) nebo 7(r). Nenf mozné rozhodnout, zda jsou pozorované
zavislosti dusledkem ptritomnosti temné nezarici latky nebo anizotropie systému.

4.5 'Trpasli¢i galaxie

Kromé velkych eliptickych galaxii, jako je napiiklad vyse studovana NGC 3379, pozoru-
jeme také trpaslici galaxie. Nékolik zastupcu této skupiny se nachazi velmi blizko Galaxii
a pri jejich pozorovani tak nestudujeme plosny zdroj zafeni ale ve vhodné oSetienych ob-
razech muzeme rozlisit jednotlivé hvézdy. Seeing proto nezpusobuje tak velké zkresleni
pozorovaného obrazu jako v ptripadé vzdalenéjsich galaxii.

Profil jasnosti se v takovych ptipadech neurcuje pomoci plosné fotometrie ale jeho
prubéh vychézi pifimo z poctu pozorovanych hvézd v jednotlivych elipsach, které sleduji
strukturu obrazu galaxie. Vysledny profil je potom radidlni zavislost plosné koncentrace

hvézd n.(R).* Obvykle se udava pocet hvézd piipadajicich na prostorovy thel arcmin?.

4 Podrobnéjsi rozbor uréovani pritbéhu profilu n.(R) popsali napiiklad Irwin & Hatzidimitriou (1995).
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Na rozdil od mimoatmosférickych profili jasnosti vétsiny normalnich eliptickych galaxii
nepozorujeme u trpasli¢ich galaxii s rozlisSnymi jednotlivymi hvézdami prudky nartst kon-
centrace Castic v centralni ¢asti profilu.

Profil projekce disperze rychlosti o, (R) se ur¢uje na zakladé rozboru radidlnich rychlosti
jednotlivych hvézd galaxie.

Pozorovany profil koncentrace hvézd n.(R) je za predpokladu jednoslozkovosti systému
piimo tumérny plosné hustoté hmotnosti X'(R). Predpokladame-li, ze vSechny ¢astice sy-
stému maji stejnou hmotnost M,, ziejmeé plati n,(R) = X(R)/M.. Hodnota M, opét pred-
stavuje jakousi hmotnost prumérné hvézdy systému.

Trpaslici galaxie jsou v principu velmi podobné systémy jako normalni eliptické ga-
laxie. Mélo by tedy byt mozné je popsat pomoci stejnych fyzikalnich modeli. Ptestoze
Kingtuv model nedokazal uspokojivé vystihnout pozorované profily normalni eliptické ga-
laxie NGC 3379, porovname jeho vysledky s pozorovanim vybrané blizké trpasli¢i galaxie.

4.5.1 Trpasli¢i galaxie Leo 1

V dnesni dobé znéame 12 trpaslicich sféroidalnich galaxii nachazejicich se v blizkosti Galaxie.
Jednou z nich je galaxie s oznacenim Leo I. Na obloze se naléza v souhvézdi Lva velmi blizko
Regula (nejjasnéjsi hvézda souhveézdi). Poprvé byla pozorovana v roce 1950 (Harrington &
Wilson, 1950) spoleéné s dalsi blizkou trpasli¢i galaxi{ Leo II. Prumérna elipticita obrazu
galaxie je 0,21 (Irwin & Hatzidimitriou, 1995). Vzdélenost Leo I od Galaxie je asi 255 kpc
(Mateo et al., 2008).

Mateo et al. (2008) provedli spektroskopickd pozorovani vice nez 300 hvézd galaxie
Leo I. Na jejich zakladé urcili profil projekce disperze rychlosti a také zkoumali obecné
vlastnosti galaxie. Heliocentrickou radidln{ rychlost Leo I urcili na (282,9 + 0,5) kms™!.
Autofi navrhuji, ze tato pomérné vysoka hodnota a nékteré dalsi pozorované charakteris-
tiky galaxie véetné pozorovaného priubéhu o,(R) by mohly byt zptusobeny pruletem Leo I
velmi blizko Galaktického centra pred asi jednou miliardou let.

Aplikaci Kingova modelu na pozorovani galaxie Leo I muzeme ziskat porovnani s vysled-
ky urc¢enymi pro normalni eliptickou galaxii NGC 3379. Prestoze Leo I patii k jasnéjsim
pruvodcum Galaxie, pfesahuje narocnost pozorovani této galaxie moznosti Observatoie
Masarykovy Univerzity. Leo I tak byla vybrana predevsim na zakladé dostupnosti kvalitnich
fotometrickych i kinematickych pozorovani. Profil koncentrace hvézd byl prevzat z Irwin
& Hatzidimitriou (1995), profil projekce disperze rychlosti pak z Mateo et al. (2008).

Odhady parametru nejlépe odpovidajictho Kingova modelu byly ziskdny stejnym zpu-
sobem jako u galaxie NGC 3379, viz podkapitola 3.3.4. Vzhledem k vétsimu rozptylu
meéfenych dat profilu plosné koncentrace hvézd byly pro odhad tvaru modelu a skalovani,
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Obrézek 4.6: Zavislost plosné koncentrace hvézd n.(R) galaxie Leo I na normo-

vaném poloméru R. Data byla prevzata z literatury (Irwin & Hatzidimitriou,

1995), zavislost na velké poloose byla opravena o pozorovanou elipticitu gala-

xie (e = 0,21). Plnd ¢ara znézornuje nejlépe odpovidajici Kinguv model (viz

tabulka 4.1). Ve spodni ¢dsti obrézku jsou zndzornény rozdily naméfenych

bodu a predpovédi modelu.
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Obrézek 4.7: Zavislost projekce disperze rychlosti o,(R) galaxie Leo I. Data

jsou prevzata z literatury (Mateo et al., 2008). Vysledek Kingova modelu je

znazornén plnou ¢arou.
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7o Tt c S PO M(re)  M(re)/L(re)  0p(0) M,
[pc] [kpc] kms'] [Mgpc® [107"Mg]  [MoLg']  [kms'] [Mg]
0,7 0,2 0,3
260+40 1,177 0,67073 1341 04707 473 (o 1073 941
245422 0,5840,07 0,2340,04 52+1,2  93+40 92404

Tabulka 4.1: Odhady parametri nejlepstho Kingova modelu dSph galaxie Leo I
(Kinguv polomér ry [pc], celkovy polomér galaxie r¢ [kpc], koncentrace mo-
delu ¢, parametr ¢ [kms~!], centrdlni hustota py [Mg pc3], celkovd hmot-
nost M (r¢) [107 Mg], pomér celkové hmotnosti a zaFivého vykonu M (ry)/L(r)
[MgL3'], centrélni projekce disperze rychlosti o, (0) [kms™!], hmotnost jedné
¢astice modelu M, [Mg]). V pripadé parametru, které byly odhadovédny sta-
tisticky (ro, ¢ a M,) je uveden odhad nejistoty, u odvozenych parametru
pak hodnota dand nejlepsim odhadem parametri a rozptyl uréeny nejistotou
parametri. Prvni fadek tabulky obsahuje hodnoty odhadnuté v této préci.
Pii vypoc¢tu poméru M(ry)/L(ry) bylo pouzito celkového zarivého vykonu
L(r¢) = (5,641,8)-10°L¢, (Irwin & Hatzidimitriou, 1995, vysledek byl pieveden
na uzitou vzdélenost). V druhém fadku jsou uvedeny hodnoty stejnych veli¢in
podle Mateo et al. (2008), podrobnéji viz text. Vzdalenost galaxie uzitd pii

vSech vypoctech je 255 kpc.

tedy hmotnosti jedné édstice M,, uzity rizné vahy jednotlivych datovych bodi.> V ob-

razku 4.6 je vyneseno porovnani meéfené zavislosti plosné koncentrace hvézd a nejlépe
odpovidajiciho teoretického modelu. Pozorovany profil projekce disperze rychlosti o, (R) je

se svym teoretickym odhadem porovnan na obrazku 4.7.

Vysledné hodnoty odhadnutych parametriu a dalsich odvozenych veli¢in jsou spolec¢né

s vysledky z literatury (Mateo et al., 2008) vypsany v tabulce 4.1. Uvedené publikované

hodnoty centralni hustoty pg, celkové hmotnosti M(ry), poméru M (ry)/L(ry) a centralni

projekce disperze rychlosti ¢,(0) nebyly vypocteny na zékladé Kingova modelu. Autofi

zvolili jiny model se stejnymi predpoklady, ktery 1épe vystihuje pozorovany profil projekce

disperze rychlosti. Hodnoty v rdmci svych nejistot pomérné dobie odpovidaji vysledkum

Kingova

modelu.

5 Vahou kazdého bodu byla zvolena pievracend hodnota kvadratu chyby logaritmu naméiené koncent-

race.
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Z.aver

Tato prace byla vénovana studiu zakladni struktury eliptickych galaxii. V tivodni ¢ésti byly
teorie slouzici k popisu galaxii jako mnohacéasticovych systému. Vzhledem k povaze zkou-
maného problému byla pozornost soustiedéna na aplikaci nékolika zjednodusujicich apro-
ximaci. Kromé predpokladu rovnovéahy, bezsrazkovosti, staticnosti a sférické symetrie sle-
dovaného systému byly déale zavedeny aproximace jednoslozkovosti a izotropie.

Fyzikdlni modely galaxii popisuji prostorové usporadani ¢astic systému a rozlozeni je-
jich rychlosti. Veskeré mérené veliciny tedy vznikaji projekei prostorovych vlastnosti galaxie
do sméru k pozorovateli a jejich piima interpretace je touto skutecnosti komplikovana. Silna
elipticka symetrie pozorovanych obrazu eliptickych galaxii ptirozené vede ke snaze prevést
jejich popis na sféricky symetricky problém. Prestoze na zdkladé pozorovanych obrazu
neni mozné urcit skutecny tvar systému, muze sféricky symetricka aproximace poskytnout
nahled na fyzikalni povahu vnitintho uspotradani eliptickych galaxii.

Nejdulezitéjsi pozorovanou fotometrickou charakteristikou eliptickych galaxii je pro-
fil jejich plosné jasnosti, ktery je urcen rozlozenim prostorové hustoty zafrivého vykonu
v systému. Kinematika galaxii je dale charakterizovana mérenymi profily projekce rychlosti
a jeji disperze. Za predpokladu statického rovnovazného systému by méla pozorovana pro-
jekce rychlosti byt nulova. To odpovida situaci, kdy ndhodné pohyby castic silné prevazuji
nad systematickou rotaci galaxie. Proto je vyznamnou kinematickou veli¢inou pro studium
takto zjednodusenych systému pravé projekce disperze rychlosti. Ve sféricky symetrické
aproximaci je jeji prubéh urcen prostorovym rozlozenim hustoty hmotnosti a charakterem
nahodnych rychlosti v jednotlivych smérech, tedy mirou izotropie systému.

Prostorova rozlozeni hmotnosti a zarivého vykonu jsou vzajemneé spjata prostfednictvim
poméru hmotnost —zafivy vykon. V nejjednodussim piipadé sleduje rozlozeni zafivého
vykonu rozlozeni hmotnosti, pomér je konstantni v celém prostoru galaxie a latka tedy
zaii stejné ve vsech bodech systému.

Na zakladé uvedenych predpokladu je mozné sestrojit teoreticky model a jeho pted-
povédi porovnat s pozorovanymi zavislostmi. V praci byla popsana tfida Kingovych modelu
(King, 1966), které vychazeji z fyzikdlni povahy formovani hvézdnych systému a jejich ome-
zené prostorové velikosti. Model, a tedy také vysledné prubéhy pozorovatelnych velicin, je
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urcen nékolika volnymi parametry. Aplikace modelu byla provedena na vhodnou eliptickou
galaxii NGC 3379. Volné parametry byly odhadnuty na zakladé porovnéani teoretickych
a nameéfenych profilu jasnosti (Bartoskovd, 2007) a projekce disperze rychlosti (Statler
& Smecker-Hane, 1999). Vysledné odhady parametru nejlepsiho modelu i dalsi odvozené
charakteristiky galaxie jsou v dobré shodé s hodnotami publikovanymi v literatufte.

Kingovy modely byly takto porovnavany s fotometrickym méfenim ziskanym ze zem-
ského povrchu. Je znamo, ze piitomnost zemské atmosféry zkresluje vSechna takto prove-
dend astronomicka pozorovani. Specificky vliv ma také na vzhled obrazu stiedu eliptickych
galaxii. Nepfiznivou deformaci zemskou atmosférou odstranila v oblasti fotometrie elip-
tickych galaxii druzicovd pozorovani Hubbleova vesmirného dalekohledu. Plosna jasnost
meéfenda mimo zemskou atmosféru je v okoli sttedu obrazu oproti vysledkiim pozorovani ze
zemského povrchu obecné vyssi a jeji radialni zavislost v centralni casti je také podstatné
strméjsi. Pro studovanou galaxii NGC 3379 je porovnani obou profilii jasnosti znazornéno
v obrazku 4.2.

Popsané Kingovy modely nejsou schopny uvedeny profil uspokojivé vystihnout. Pfi¢inu
je mozné hledat v rozporu skuteéné povahy pozorované galaxie s predpokladanymi aproxi-
macemi. Vyznamnym zjednodusenim Kingovych modelu je predpoklad, ze rozlozeni zari-
vého vykonu sleduje rozlozeni hmotnosti latky systému. Galaxie vsak kromé hmoty, jejiz
zafeni pozorujeme piimo, obsahuji také latku, kterd ve vybraném spektralnim rozsahu
neptispiva k pozorovanému profilu jasnosti. Jeji rozlozeni ma vsak pfirozené vliv na uspo-
radani hvézd a tedy také na vzhled pozorovanych vlastnosti systému.

Pti zachovani predpokladu, ze pozorované zatfeni galaxie pochézi od jednoho druhu
¢astic, je mozné na zakladé pozorovanych veli¢in jistym zpusobem popsat rozdilné rozlozeni
hmotnosti a zarivého vykonu. Postup vypoctu je vsak pomérné citlivy na tvar vstupnich
zavislosti. Za pomoci aproximace pozorovanych dat vhodnymi spojitymi zavislostmi byl
numericky vypocten radialni prubéh poméru hmotnosti a zafivého vykonu latky pro gala-
xii NGC 3379. Vysledna zavislost je vynesena v obrazku 4.5. Jeji interpretace je omezena
korespondenci uzitych profili s pozorovanymi daty. Obecné je v okoli stfedu studované ga-
laxie patrny zna¢ny narust poméru hmotnost —zarivy vykon, ktery svédcéi pro pritomnost
vétstho mnozstvi nezatici latky v centralni oblasti. Tento vysledek je v souladu se stano-
viskem moderni astrofyziky, ktera usuzuje na piitomnost velmi hmotnych téles (obvykle
¢ernych dér) v centrech mnoha velkych spirdlnich a eliptickych galaxii véetné NGC 3379
(viz napiiklad Gebhardt et al., 2000).

Popsany rozbor radialni zavislosti poméru hmotnost —zarivy vykon predpoklada izot-
ropii systému. Obecné tento predpoklad nemusi byt splnén a rychlosti hvézd mohou byt
v ruznych smérech prostoru galaxie ruzné. V galaxii se tedy obecné mohou ménit pomér
hmotnost —zarivy vykon i mira anizotropie. Prostorové uspoiradani hmotnosti a zatrivého
vykonu sféricky symetrického systému neni na zakladé pozorovani profilu plosné jasnosti
a projekce disperze rychlosti pro takto obecny systém plné uréeno (Binney & Mamon,
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1982). K odvozeni prostorové struktury galaxie je proto nutné predpoklddat nékterou dalsi
skutecnost.

Pro porovnani adekvatnosti Kingova modelu byla v praci provedena jeho aplikace na
fotometrickd (Irwin & Hatzidimitriou, 1995) a kinematickd (Mateo et al., 2008) pozo-
rovani trpaslici sféroidalni galaxie Leo I. Jde o velmi blizkou galaxii, proto se na rozdil od
predchozi studované galaxie pozorovateli nejevi jako plosny zdroj zafeni, ale je mozné v
ni rozlisit jednotlivé hvézdy. Kingtuiv model pomérné dobie vystihuje pozorovany prubéh
plosné koncentrace hvézd Leo I. a na rozdil od bézné galaxie NGC 3379 popisuje vlastnosti
i v centralni oblasti trpaslici galaxie Leo I dostatetné vystizné. Pomér hmotnost —zarivy
vykon je pro Kingovy modely konstantni a lze tedy usuzovat, ze centralni ¢ast Leo I neob-
sahuje vyraznéjsi koncentraci nezarici latky.

Skutecnd fyzikalni povaha eliptickych galaxii je velmi komplikovand. Omezené pozorované

informace, které o eliptickych galaxiich muzeme ziskat, vsak nedavaji dostatecné podklady
ani pro odvozeni zjednodusené sféricky symetrické statické struktury systému.
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Dodatek
Vzajemné zakryvani hvézd

Pti vypoctu pozorované plosné hustoty zarivého vykonu galaxie (viz podkapitola 2.7.2)
byl uvazovan pouze vznik zafeni v systému. V prostoru galaxie muze vsak také dochézet
k absorpci nebo rozptylu zareni. Uréeni miry vlivu nékterych procesu zpusobujicich tbytek
zareni se vénuje tento dodatek.

Zavedeny formalismus nam umoznuje popisovat fyzikalni veli¢iny jako spojité funkce
prostorovych soutradnic. Samotny systém vsSak obsahuje jednotlivé céstice, charakterizo-
vané polomérem R,. Pti pruchodu zareni prostorem galaxie muze dochazet k vzajemnému
zakryvani castic. Dalsi procesy absorpce nebo rozptylu zareni, naptiklad v dusledku pii-
tomnosti mezihvézdného prachu a plynu, pro jednoduchost zanedbame.

Uvazujme element objemu dV' primérené velky, aby obsahoval dostatecné velké mnoz-
stvi ¢éstic, R, < v/dV, zaroven vsak velmi maly v porovnéni s celkovym rozmérem
systému, v/dV < r,. Dale predpokléddejme, 7e astice jsou v uvazovaném objemovém ele-
mentu dV rozmistény nahodné. V takovém piipadé lze v daném objemu pokladat zavislost
n(r), udavajici prostorové rozlozeni ¢éstic, za konstantni. Pocet ¢astic v elementu dV', ktery
se nachdzi v okoli bodu ve vzdélenosti r, je pak n(r)dV.

Kazda ¢astice ma plosny prutez

o, =nR%.

Celkova plocha ¢astic absorbujicich zareni, které na dany element dopada z urcitého sméru,
pak je o.n(r)dV. Pro pocet ¢dstic na jednotkovy objem n(r) a prostorovou hustotu hmot-
nosti p(r) ztejmeé plati n(r) = p(r)/M..

Zajima nas absorpce ve sméru z. Objem dV tedy zapisme jako

dV = dzdA,

kde dA je element plochy vystavené zareni, kolmy na smér dz. Odtud pro pomér absorbujici
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plochy a celkové plochy, na kterou dopada zafeni plati

o.nr(z)]dV _
dA

o.nlr(z)]dz.

Tento vyraz je vsak také roven relativnimu dbytku dJ(z)_/J(2) plosné hustoty zativého
vykonu dopadajictho na objemovy element. Dostdvame

dJ(2)- = —o.J(2)n|r(z)]dz.

Odhad miry vyznamnosti vzajemného zakryvani hvézd pii vzniku profilu jasnosti gala-
xie muzeme provést vycislenim uvedené rovnice. Provedeme odhad poméru ubytku zareni
vzhledem k dopadajicimu zafeni ve stfedu galaxie, kde bude efekt zakryvani nejvyssi (je
zde nejvyssi hustota hvézd). Jako charakteristiky hvézd zvolime charakteristiky Slunce,
tedy M, = Mg ~ 2-10*kg a R, = Ry ~ 7-10%m. Centrdlni koncentraci vypocteme
pomoci centralni hustoty odhadnuté pomoci Kingova modelu galaxie NGC 3379, tedy
po ~ 100 Mg pc (viz tabulka 3.1). Provedeme-li odhad pro oblast 1pc kolem centra
galaxie, tedy dz =~ 1 pc, dostaneme

d'](070)* — _7TR2 £o

dz ~ —10713.
7(0,0) e

7 tohoto priblizného odhadu je patrné, ze vzajemné zakryvani hvézd nemd s ohledem na
meétici chyby témeér zadny vliv na vznik profilu jasnosti a galaxie lze tak s velkou ptesnosti
povazovat za prithledné.

6 Uvedeny rozbor byl proveden za predpokladu, ze galaxie se sklad4 pouze z hvézd, tedy za nepiitomnosti
prachu a plynu. Ten se v8ak v galaxiich vyskytuje a prestoze vzhledem ke své zanedbatelné hmotnosti nema
vliv na dynamiku systému, muze v nékterych piipadech zpusobit absorpci nebo rozptyl prochézejiciho
zateni a tak ovlivnit vzhled pozorovaného obrazu galaxie.
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