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Abstrakt

V této diplomové praci se zabyvame teplotni strukturou vybraného vzorku galaxii.
Dile se detailn€ji zamétfujeme na eliptickou galaxii NGC 5813. Velmi hmotné eliptické
galaxie jsou znamé tim, Ze je obklopuji atmosféry horkého plynu, které emituji rentgenové
zétfeni. S pomoci programu SPEX, zaméfeného na rentgenova spektralni data, je provedena
analyza multiteplotniho modelu a modelu pro jednu teplotu vybranych galaxii. Nasledné
jsou vysledky srovndny s 2D mapami, ukazujicimi rozdé€leni teplot a emisivit danych
galaxii. Jejich analyza je provedena pomoci programovaciho jazyka Python.

Abstract

In this master thesis, we deal with a thermal structure of a selected galaxy sample. Then
we focus on the elliptical galaxy NGC 5813 in detail. Very massive elliptical galaxies are
known for their hot gaseous atmospheres that emit X-rays. With the use of the SPEX
program, focused on X-ray spectral data, we analyse a multitemperature model and a
model of a single temperature of the chosen galaxies. The results are compared with 2D
maps which show the distribution of temperatures and emissions of the chosen galaxies.
Their analysis is done by the Python programming language.
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Uvod

Vesmir ukryva mnoho riznych objektl: od planet, hvézd, komet, hvézdnych soustav az
po svét galaxii a kup galaxii. Pravé galaxie v ném zaujimaji své dulezité misto. Gala-
xie, nepredstavitelné velké, slozené z temné hmoty, hvézd, planet, plynu a prachu. Nékdy
se podobaji mohutnym virtim, které putuji vesmirnym prostorem. Ty pak svymi rameny
,,sbiraji ““ a pohlcuji plyn a prach ve svém okoli, stlacuji jej a ddvaji tak vzniknout novym
hvézdam. Nejsou to vSak mista pouhého vzniku hvézd, ale 1 jejich zdniku. Konci v podobé
supernov, které svymi umirajicimi pozustatky obohacuji své okoli o nové prvky, jenz jsou
stavebnimi zdklady pro zrod dal$i generace hvézd. Naproti témto ,,galaktickym porodni-
cim* stoji eliptické galaxie — bez spirdlnich ramen a vyrazné hvézdné tvorby. Nicméné
tyto na prvni pohled nezajimavé galaxie se pod drobnohledem jevi jako velmi prapodivné
systémy. Systémy, které maji dostatek materidlu k tvorb€ novych hvézd ve velkém méfitku,
ale z néjakého diivodu se tomu tak nedéje.

Tato prace se zaméfuje praveé na eliptické galaxie a jejich detailni zkouméni v rdmci
teploty materidlu, obklopujiciho galaxie. K analyze teplotni distrubuce v ramci galaxii byla
vyuzita spektra ziskana prostiednictvim druzice Chandra, ktera se zamétuje na zdroje emi-
tujici rentgenové zareni. Tato spektra jsou nasledné zpracovana v rdmci programu SPEX
nékolika modely. Dale jsou spektra srovndna s analyzou map, ukazujicich 2D rozdéleni
emisivit a teplot, stejnych galaxii za pomoci naprogramovaného kédu v jazyce Python.
Vysledky obou procedur se posléze podrobi vzdjemnému srovnani, coZ urci presnost a zpli-
sobilost metody k analyze dal$ich teplotnich struktur jinych objekti.

Nésledujici kapitoly se postupné vénuji galaxiim, jejich ¢lenénim a klasifikaci. Déle se
pak podrobné&ji zaméfuji na eliptické galaxie a jejich tiidy. Poté se vénuji ¢aste¢né aktiv-
nim galaktickym jadrim a stru¢né i rentgenové spektroskopii. Dalsi kapitoly se zabyvaji
detailné termdlnimi procesy, které panuji v horkém plazmatu, déle pojednavaji o druzici
Chandre, kterd zkouma objekty vyzatujici rentgenové zareni. V neposledni fadée se vénuji i
programu SPEX, ve kterém probihd analyza spekter galaxii. Na z4vér se kapitoly zaméruji
na popis procedury analyzy dat a jejich vysledky.



Kapitola 1

Galaxie

Galaxie je hmotny, gravitatné vazany systém, ktery je sloZen z hvézd, hvézdnych po-
zGstatkd, mezihvézdného materialu (plyn, prach) a temné hmoty. Ve stfedu vétSiny galaxii
se nachazi ¢ernd dira, jejiZ ¢innost se projevuje zejména u aktivnich galaxii. I nase Galaxie
ma ve svém centru ¢ernou diru. Tento ,,svét™ galaxif je, co do velikosti, velmi riiznorody —
od trpaslic¢ich galaxii, s nékolika miliony hvézd, aZ po obii galaxie se stovkami miliardami
hvézd. Predpoklads se, Ze v pozorovatelném vesmiru se nachdzi 2 - 10! —2.10'? gala-
xif [1]. Vzdalenosti mezi jednotlivymi galaxiemi jsou fddové kolem 10° pc. Mezigalak-
ticky prostor je vyplnén fidkym plynem o primérné hustoté mensi, nezZ odpovida jednomu
atomu na m>. Mnoho galaxif je organizovana do skupin pfipadné kup galaxii. Ve v&t§im
méfitku jsou tyto galaktické asociace uspofadany do vldknitych struktur [1].

Rozlehlé a vzdilené systémy, jakymi jsou galaxie, vykazuji Sirokou Skdlu forem, nék-
teré v dasledku své vnitini struktury, jiné diky své orientaci vzhledem k pozorovateli.
Uvedené faktory interpretuje morfologie galaxii.

Mezi bézné typy galaxii patfi eliptické galaxie, které jsou velmi ndpadné svym vejcitym
tvarem, a spirdlni galaxie se zakfivenymi spirdlnimi rameny. Vyskytuji se i nepravidelné
galaxie, jejichZ beztvara struktura je pripisovdna gravitatnimu ptsobeni blizké galaxie.
Podobné plisobeni mezi sousednimi galaxiemi, které miiZe mit za ndsledek jejich spojent,
nékdy vyraznym zptsobem priispiva ke vzniku novych hvézd.

1.1 Klasifikace galaxii

Klasifikace galaxii je komplexni kombinaci struktur, dle kterych jsou galaxie nasledné
setfidény do né€kolika typt. Prvni klasifikaci provedl William Herschel v roce 1786, kte-
rou uvedl v Catalogue of One Thousand New Nebulae and Clusters of Stars. Jedna z
nejdulezitéjsich klasifikaci byla vytvofena Edwinem Hubblem (1926) [1].

Hubbleova klasifikace byla zdsadné zrevidovéana francouzskym astronomem de Vau-
couleursem (1959), ktery zavedl nékolik dal$ich pfechodnych typt (viz obr.1.1). Nasledo-
valy dalsi revize ¢lenéni galaxii; Sandage (1975), Sandage & Tammann (1981), Sandage
& Bedke (1994), van den Bergh (1998) a dalsi [1].

Kazda galaxie se skldda z tzv. zdkladnich prvki, jejich vlastnosti se mohou vyznamné
lisit. Mezi tyto prvky patii jadro, galaktickd vydut, pricky, disk (se spirdlnimi rameny,
prstenci atd.) a galaktické halo. Urcity fad, ktery byl odhalen soucasnymi klasifikaénimi

_2_
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Obrazek 1.1: Shora: Hubbleova klasifikace, de Vaucouleursova klasifikace, Hubbleova-de
Vaucouleursova klasifikace [2, 3, 4].

systémy, ndm ukazuje, Ze tyto vlastnosti nejsou zcela nezavislé. Tyto a dalsi vztahy mohou
fungovat jako voditka pro pochopeni jak tvorby, tak i dalSiho vyvoje galaxii.

1.2 Eliptické galaxie

Eliptické galaxie jsou nejvice zastoupenym typem galaxii ve vesmiru a jsou jednou ze tif
hlavnich tfid galaxii. Kviili svému mlhavému vzhledu jsou velmi ¢asto presviceny mlads$imi
a zarivéjSimi galaxiemi. Eliptické galaxie postradaji vyraznou vnitini strukturu jako maji
napiiklad spirdlni galaxie. V rdmci eliptickych galaxii jsou hvézdy uspofddény symetricky,
jejich hustotni rozloZeni ubyva od stfedu smérem k vnéj$imu okraji galaxie. VétSina téchto
hvézd je mnohem star$i v porovndni se stdfim hvézd ve spirdlnich galaxiich. Majoritni
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pocet eliptickych galaxii je tedy sloZzen ze starSich hvézd nizké hmotnosti a rozptylené
mezihvézdné hmoty s minimélni hvézdnou tvorbou. Eliptické galaxie jsou ¢asto obklopeny

2N 2

dalSimi galaxiemi stejného typu a vytvaii tak kupy galaxii.

Nejznaméjsi eliptickou galaxii je galaxie Cygnus A, viz obr. 1.2, kterd se nachdzi v
souhvézdi Labuté ptiblizné 600 Mly od Zemé a je velmi silnym zdrojem rddiového zéfeni.

Obrazek 1.2: Cygnus A ve viditelné (vlevo) a radiové oblasti 5 GHz (vpravo) [5].

1.2.1 Klasifikace eliptickych galaxii

Eliptické galaxie se od sebe li$i naptiklad luminozitou, velikosti atd. (viz obr. 1.3). Déli se
do nékolika skupin [1]:

e Normalni eliptické galaxie — centrdlné koncentrované objekty, které maji relativné
vysokou ploSnou jasnost. Zahrnuji obi{ eliptické galaxie (gE), stfedné jasné eliptické
galaxie (E) a kompaktni eliptické galaxie (cE). Absolutni hvézdna velikost se pohy-
buje od Mg ~ —15 mag (pro normdlni E galaxie) do Mp ~ —23 mag. Hmotnost se
pohybuje mezi 108 — 10'3 M, polomér od méné neZ 1 kpc aZ po 200 kpc a hodnota
poméru hmotnost/zafivy vykon od 7 do vice nez 100 My, /L.

e Trpaslidi eliptické galaxie (dE) — lisi se od skupiny normélnich eliptickych galaxii
diky vyrazné€ mensi ploSné jasnosti. Absolutni hvézdna velikost se pohybuje v roz-
mezi Mp ~ —13 aZ —19 mag s hmotnost{ v rozsahu 107 az 10° M, a polomérem od
1 kpc do 10 kpc. Déle maji mnohem mensi metalicitu neZ norméln{ eliptické galaxie.

e cD galaxie — extrémné jasné (Mp ~ —22 mag do —25 mag) a velké galaxie (s polo-
mérem piiblizné ~ 10 kpc) se nachazi v blizkosti center kup galaxii. Jejich plo$na
jasnost v blizkosti jadra je velmi vysokd a maji rozsdhlou difuzni obalku. Mohou
dosahovat hmotnosti az 103 M. Vyznaduji se i velkou hodnotou poméru hmot-
nost/zéafivy vykon, ktery nékdy ptresahuje 750 Mg, /L), coz indikuje zna¢né mnoZstvi
temné hmoty.

e Modré kompaktni trpasli¢i galaxie (BCD) — barevny index téchto galaxii (B—V)
se pohybuje od 0,0 do 0,3, coz odpovida hvézdam hlavni posloupnosti spektrdlniho
typu A a také naznacuje formovani novych hvézd. Dalsi parametry téchto galaxii:
Mg — 14 az —17 mag; hmotnost fadové 10° M ; polomér pfiblizné 1,5 kpc.
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e Trpasli¢i sféroidalni galaxie (dSph) — vykazuji velmi nizkou luminozitu a plosnou
jasnost, kterd se pohybuje od Mz ~ —8 do —15 mag. Hmotnost dosahuje 107 —
10® M, a polomér 0,1 — 0,5 kpc.

1.2.2 Charakteristika eliptickych galaxii

Eliptické galaxie se svou luminozitou nebo hmotnosti vyznamnym zpiisobem lisi od jinych
galaxii. Pohyb hvézd v rdmci téchto galaxii je pfevaZzné radidlni, absolutni hvézdna velikost
téchto galaxii Mp se miZe pohybovat v rozsahu od —8 mag do —23 mag, jejich hmotnost
(bereme v tvahu viditelnou i temnou hmotu) je fddové 10’ M, do vice neZ 103 Mg
a velikost od nékolika desitek kpc aZ po stovky kpc. Z hlediska jasnosti, eliptické galaxie
charakterizujeme plo$nym profilem jasnosti — de Vaucouleurstiv zakon r1/4. Vztah pro
pozorovanou plosnou jasnost eliptickych galaxii /, kterd je funkci poloméru r, je [6]:

)
1(r) =1 (r1+1> , (1.1)

kde r. je polomér jadra galaxie. Tento vztah poskytuje relevantni popis rozlozeni intenzity
v centralnich ¢astech eliptickych galaxii, z tohoto diivodu neni pouZitelny pro vné&jsi ¢asti.
Detailné&ji popisuje ploSnou jasnost eliptické galaxie vztah [6]:

log,y = LI(%} — 33307 [(72)1/4_1] , (1.2)

log, — [;&))1 — 76692 [(é)m— 1] . (1.3)

Protoze rovnice (1.2) a (1.3) byly normovany, je vyraz r. polomér, pod nimz je emitovana
polovina celkové jasnosti. I(re) je pak plo$nd jasnost pod timto polomérem. Celkova
jasnost galaxie je pak ddna [6]:

nebo

B
L="17215nl.r? (Z) , (1.4)

kde B/A je pomér mezi velkou a malou poloosou eliptické galaxie [6].

Tvar eliptickych galaxii se rizni od sférickych az po téméf ploché systémy. Dle klasi-
fikace Edwina Hubbla miZeme tyto galaxie Clenit pravé dle jejich vzhledu tj. elipticity E,
kterd je dana vztahem pomoci parametrii A a B jako [1]:

A—B

Galaxie, které maji stejnou velikost A i B, odpovidaji Hubblové typu E0 a maji kruhovy
tvar. Hrani¢nim typem je pak E7, kdy ma galaxie velmi plochy profil. De Vaucouleursova
klasifikace eliptickych galaxif zahrnuje i typ E™, oznaCovén jako pozdni typ (viz obr. 1.3,
dolni fada). Nyni je uvddén jako prechodny typ mezi eliptickymi a spirdlnimi galaxiemi [1].
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Obrézek 1.3: Eliptické galaxie a jejich rozsiteni podle de Vaucouleurse [7].

1.2.3 SlozZeni eliptickych galaxii

S vyjimkou kompaktnich trpasli¢ich galaxii, se eliptické galaxie jevi ve viditelné Casti
spektra vice Cervené. Tato skutecnost poukazuje na to, Ze vétSina hvézd v galaxii je velmi
star4 (obfi, veleobfi) a vétsina z nich se musela zformovat pred vice nez 10'° roky. Eliptické
galaxie jsou tedy jakymsi spektroskopickymi indikatory nizké tvorby novych hvézd. Toto
tvrzeni bylo podpofeno pozorovanim druzice GALEX v UV oblasti, které ukazalo, Ze
priblizné 15 % galaxii, jevicich se jako Cervené, vykazuje velky UV exces. Snimky raného
typu galaxii s UV excesem kolem A ~ 150 nm ukazuji, Ze 75 % z nich sice naznacuje
tvorbu hvézd, ale tato mira je velmi nizka (~ 0,5 Mg, /rok) [8].

Kromé hvézd se i zde nachdzi mezihvézdnd hmota, sloZzend hlavné z plynu a prachovych
¢astic. Ukazuje se, Ze obsah této hmoty dosahuje pouze ¢aste¢né hodnoty v porovnani s
hodnotami této hmoty u spirdlnich galaxii. Odhadovand hmota chladného atomového
a molekulového plynu je typicky mens$i nez 1 % celkové hmotnosti vSech hvézd v galaxii.
Toto mnozstvi plynu je velmi malé ve srovnéni s ocekdvanou hodnotou plynu, uvolnéného
béhem vyvoje hvézd ve formé hvézdného vétru, planetarnich mlhovin apod. Na druhou
stranu, eliptické galaxie jsou obklopeny tzv. atmosférou, sloZenou z horkého plynu, coz
bylo potvrzeno na zdkladé analyzy dat z druZic Einstein, ASCA, Chandra i XMM-Newton.
Tento horky plyn byl detekovan diky emisim rentgenového zéareni. Detekuji se i emisni
&ary Hy, (ktery emituje plyn o teplotiach kolem 107 K), &ary Hy ~ 21 cm (chladny plyn s
teplotou ~ 100 K) a v neposledni fad€ i molekularni ¢ary CO [6].

Horky plyn v eliptickych galaxiich

Jak jiz bylo uvedeno, eliptické galaxie jsou ve velké mife obklopeny horkym plynem,
coz bylo potvrzeno na zakladé mnoha pozorovani. Zdroje tohoto horkého plynu miZeme
rozdélit do dvou hlavnich kategorii; interni a externi. Internimi zdroji mohou byt napiiklad
hvézdy ve stadiu vyvoje v ramci eliptickych galaxii, které postupné uvoliiuji plyn. Externim
zdrojem muzZe byt napiiklad plyn z mezigalaktického prostoru, ktery je galaxii gravitacné
pritahovan. Obecné zdrojem plynu a také jeho ohfevu jsou i supernovy typu Ia (SN Ia) a
typu II (SN II).
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Rentgenova luminozita masivnich eliptickych galaxii Ly ~ 103* — 1037 W pro
Lg > 3- 100 Lg - ukazuje, Ze vétSina produkovaného plynu je zachycena v ramci
potencidlu galaxie [9].

Elektronova hustota horkého plynu v obfich eliptickych galaxiich se pohybuje v cen-
tralnich oblastech kolem 0,1 &4stic/ cm? a klesd vzhledem k poloméru: n oc r123%0:23 v
coz odpovida priblizné 1 % celkové hmotnosti hvézd. Abundance Fe zp. v horkém plynu
roste od okraje 0,2 — 0,4 po centrum 1 — 2, kde je dotovédna pravé SN Ia [9].

Dobrou aproximaci pro popis se jevi stav, kdy je plyn uvnit i vné eliptickych galaxiich
v hydrostatické rovnovéze. Dal$im charakteristickym rysem tohoto horkého plynu je, Ze
dynamicky a tzv. sound-crossing time jsou téméf totozné, coz dobte odpovida hydrostatické
rovnovéze a jejich hodnota je mnohem mensi, nez pro dobu nutnou k zafivému ochlazovéni
tzv. cooling time. Nicméné detailni rentgenova spektra, potfizend druzici XMM-Newton,
vykazuji malé nebo zadné emise iontll o teplotdch niZSich nez je polovina viridlové tep-
loty! (Ty;;/2), z &ehoz vyplyv, ze dochdzi k ochlazovéani pouze malé &4sti plynu nebo k
ochlazovani nedochéazi viibec. MozZné vysvétleni tohoto pozorovaného jevu je, Ze plyn se
ochlazuje bez moznosti pfimého pozorovdni, protoze rentgenové emise pii ochlazovani
plynu mohou byt skryty za chladnéj$im plynem, ktery je rozprostfen v prostoru a absorbuje
zafeni. Nebo naopak k ochlazovani nedochazi a ztrity jsou kompenzoviny dodate¢nym
zdrojem, ktery plyn zahiivd. V soucasnosti nejcastéji uvddénym vysvétlenim je, Ze horky
plyn je zahfivan pomoci zpétné vazby aktivnich galaktickych jader (angl. AGN feedback),
nachazejicich se v centrech eliptickych galaxii. Diivodem tohoto pfedpokladu je rozsahla
netermdlni rddiové emise pravé z téchto center [9].

Pokud by nemélo dochézet k ochlazovéni plynu, musi byt energetické ztraty urcitym
zptsobem kompenzovény. Zde svou roli hraje supermasivni ¢ernd dira, kde akrece hmoty
na Cernou diru miiZe produkovat znaéné mnoZstvi energie, dostate¢né k ohfevu jejiho
okoli. Tento mechanismus miiZe napomahat prevysit ztraty a potlacit ochlazovani plynu.
Problém ohfevu mezihvézdného a mezigalaktického plynu a s tim spojeny nedostatek
chladného plynu, je pfetrvdvajicim jevem u velmi hmotnych eliptickych galaxii. To je
hlavnim diivodem zdjmu dalsiho studia téchto systémi [35].

1.3 Aktivni galaxie

Vétsina galaxii ma velmi jasné jadro, jehoZ intenzita miiZe byt tak velkd, Ze prevysuje
emitované svétlo z jinych ¢asti galaxie. BéZné galaxie emituji zafeni, které ma zejména
hvézdny plivod a pouze mald ¢ast nalezi plynu a prachu. Nicméné existuji i galaxie, které
maji mnohem $irsi oblast distribuce energii resp. vinovych délek. Nékteré z nich vykazuji
emise od radiové po RTG oblast, jiné naopak emituji zejména gama zafeni. Toto zafeni
ma pivod v centrdlni ¢asti galaxie, coZ je oznacovano jako aktivni galaktické jadro - AGN
(angl. Active Galactic Nuclei). Jasnost AGN se miiZe znacné ménit v kratkém casovém
useku.

Viridlova teplota — primérna teplota pii které gravita¢né vazany systém spliiuje podminky viridlového
teorému.
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AGN muzeme rozdélit do nasledujicich skupin [8]:

Radiové galaxie — silné radiové zdroje. Optickd spektra mohou (ale nemusi) vy-

s ¥z

kazovat emisni ¢ary. Pokud jsou pfitomny, rozdélujeme objekty do dvou hlavnich

s Y2z

skupin: BLRG (angl. Broad-Line Radio Galaxies) — Siroké emisni ¢ary ve spektru,

NLRG (angl. Narrow-Line Radio Galaxies) — uzké emisni ¢ary. Typickou radiovou
galaxif je napiiklad Cygnus A na obr. 1.2.

N 24

QSO (angl. Quasi-Stellar Objects) — dosud nejvzdélengjsi detekované objekty s
velmi vysokou luminozitou. Nejsou silnymi zdroji rddiového zareni. Témér 90 %
QSO objektid je radiové tichych a proto je velmi obtizné jejich pozorovani v této
oblasti. Typickym znakem je, Ze jejich spektra vykazuji vysokou hodnotu rudého
posuvu (z ~ 0,2 —2.5).

Seyfertovy galaxie — patii mezi prvni AGN, které byly viibec pozorovany a klasifi-
kovany. Tyto AGN se nachazi prevdzné ve spirdlnich galaxiich. Seyfertovy galaxie
délime na dvé dalsi podskupiny; Seyfert 1 a Seyfert 2. Typ 1 m4 velmi Siroké a mélké
emisni ¢ary. Rozsifeni ¢ar naznaCuje vysokou rychlost plynu ~ 1000 — 5000 km/s,
ktery se pohybuje v blizkém okoli jadra. Typ 2 se vyznacuje predev$im mélkymi
emisnimi Carami. Existuje i jemn&jsi d&lent; typ 1,5, ...1,8 apod. Cislo predstavuje
pomér Sitky ¢ary ku jeji hloubce.

OVY (angl. Optically Violenty Variable) — pro tuto skupinu je charakteristickd velmi
silnd variabilita ve viditelné oblasti spektra. Celkovy tok z téchto objektd se mtze
ménit v fddech dnt. Jejich zafeni je vysoce polarizovano a vyrazné emituji i v radiové
oblasti.

BL Lac objekty — pojmenovédny po objektu BL Lacertae. Ve spektru se nepozo-
ruji silné emisni nebo absorpni ¢ary. Stejné jako OVYV, i BL Lac objekty emituji
polarizované zéreni. Jejich jasnost se mize vyrazné ménit, pokud je dany objekt
pozorovan po dostatecné dlouhou dobu.

LINERYy (angl. Low-ionization nuclear emission-line region) — je béZzny typ AGN.
Jsou podobné typu Seyfert 2. Emisni ¢ary maji piivod v neutrdlnich atomech nebo
iontech s velmi nizkymi ionizadnimi energiemi. Sitka spektrlnich &ar je typicky
velmi mald ve srovnani napiiklad se Seyfertovymi galaxiemi.

7 Yz

Aktivita AGN je pfipisovana centrdlni supermasivni ¢erné dife. Centralni ¢asti vSech
AGN jsou povazovany za stejné a jsou vysvétlovany unifikovanym modelem AGN. Rizné
variace ve vlastnostech AGN jsou pfipisovany jinému pozorovacimu thlu, pod kterym

N /s Y2

sledujeme vnitini ¢ast galaxie. V modifikovaném modelu je v centru AGN supermasivni
¢ernd dira obklopend plynnym akre¢nim diskem [6].
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1.3.1 Vybrané galaxie

Vzorek zkoumanych galaxii tvofily nésledujici galaxie (viz tabulka 1.1). NGC 5044
(obr. 1.5 vpravo dole) je elipticka galaxie v souhvézdi Panny, jejiz centrdlni ¢ast je vyrazné
ovlivnéna AGN. V systému jsou patrné dutiny a filamenty vzniklé pravé aktivitou AGN.
Dile galaxie NGC 4636 (obr. 1.5 vlevo dole) je normalni eliptickd galaxie typu EO, na-
chéazejici se také v souhvézdi Panny. V této galaxii je pozorovano nékolik dutin v horkém
plynu, které jsou nejspiSe vytvoreny piisobenim jeti centrdlni AGN. Galaxie NGC 5044
i NGC 4636 obsahuji znacné mnozstvi horkého plynu, ktery se ¢aste¢né€ ochlazuje [10].
V galaxii NGC 4722 (obr. 1.5 vpravo nahote) se naopak nedetekuje témét zadny chladny
plyn. V tomto systému jsou patrné dutiny, vytvorené rdzovymi vlnami a jety, za jejichz
vznikem stoji centrdlni AGN. Dédle NGC 1399 (obr. 1.5 vlevo nahoie) je cD elipticka
galaxie s aktivni AGN, kterd se nachdzi v blizkosti centra kupy galaxii v souhvézdi Pece.
Také v této galaxii se vyskytuji jety a dutiny [11]. V neposledni fadé galaxie NGC 4696
(obr. 1.4 vlevo) je velka eliptickd galaxie s centrdlni AGN, nachdzejici se v samotném
centru kupy galaxii v souhvézdi Kentaur [12].

Pro detailnéjsi zkoumdni byla vybrdna galaxie NGC 5813 (obr. 1.4 vpravo). Diivo-
dem vybéru bylo predevS§im velmi dlouhé pozorovéni, dosud jediné takto uskutecnéné v
rentgenové oblasti druzici Chandra (¢ ~ 650 ks [13]).

NGC 5813 se nachdzi v kupé galaxii v souhvézdi Panny. Nachdzi se ve vzdalenosti
pfiblizné 32 Mpc od Zemé [14] a jednd se o eliptickou galaxii. V centru NGC 5813 se
nachdzi AGN, které interaguje s okolnim plynem a za pfitomnosti magnetického pole se
vytvaii jet. Tento jet sméfuje smérem ven z galaxie a odnasi s sebou vysoce energetické
Castice. Pozorovani ddle odhalila v okoli jddra dva pary tzv. dutin (angl. cavities), které jsou
rozlozeny v prostoru témér kolinedrné a kazda z téchto dutin je spojena s rdzovou vinou.
Dosud nejdetailnéjs$i pozorovani Chandry odhalilo tieti dvojici dutin, rovnéz kolinedrni
jako pfedchozi dutiny, které jsou asociovany s razy, dosahujicimi az do vzdalenosti 30 kpc.
Tento systém je ojedinély pravé vyskytem 3 parQ dutin, za jejichZ vznikem stoji razové
viny, utvafené aktivitou AGN. Pravé diky tomu je mozné studovat zpétnou vazbu AGN.
Tyto razové viny zahtivaji plyn v galaxii i v jejim okoli, zabratiuji jeho ochlazovani a tim
potlacuji tvorbu novych hvézd. Okraje rdzovych vin jsou mirné rozsifené (bez vyrazné
ostrych hranic), coZz miize byt zptisobeno turbulentnim pohybem ¢astic horkého plynu.
Za predpokladu, Ze probihd pravé turbulentni pohyb, dosahuje rychlost plynu hodnoty
asi 320 — 720 km/s, coZ je v souladu s predpovédi teoretickych modelt, zaloZenych na
pozorovdnich horkého plynu v jinych systémech a kupach galaxif [15].

Objekt Expozice [ks] ! Rektascenze o > Deklinace 8 2

NGC 5813 4737 1501™11,26°  +01°42'07,09”
NGC 5044 82,48 13015m23,975  —16°23/08"

NGC 4636 35,84 12h42m49 875 +02°41'16,01”
NGC 4472 19,11 12h29m46 805 4+08°00'01,48"
NGC 1399 49,89 3h38m29 088  —35°27'02,67"
NGC 4696 23,56 12h48m49 28  —41°18/39,92"

Tabulka 1.1: Vzorek vybranych galaxii.
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Obrazek 1.4: NGC 4696 (vlevo) [16] a NGC 5813 (vpravo) [17] - napozorovano Chandrou.

NGC 1399 NGC 4472

NGC 4636 . NGC 5044

Obrazek 1.5: Vybrané eliptické galaxie: (nahotfe) NGC 1399 a NGC 4472, (dole) NGC 4636
a NGC 5044 [18].

'Expozice ze zpracovavanych fits snimki
2Soufadnice:http://simbad . u-strasbg.fr/simbad/


http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/

Kapitola 2

Strucny uvod do spektroskopie

vvvvvv

néj pfichdzejiciho zéreni. Astronomicka spektroskopie je véda vyuzivajici ke svému studiu
pravé techniky spektroskopie pro méfeni spektra elektromagnetického zéreni, které vyza-
fuji rizné vesmirné objekty. Ziskanim a analyzou napiiklad hvézdného spektra mlizeme
urcit, o jaky typ hvézdy se jednd, jaké je jeji chemické slozZeni, jeji efektivni teplota,
polomér nebo rychlost rotace. Vyuziva se ke studiu i dalSich objektt, jako jsou planety,
mlhoviny, galaxie nebo aktivni galakticka jadra.

Spektrum miZeme proméfovat v n€kolika pasmech; infracervené, viditelné, radi-
ové a rentgenové oblasti spektra. Pro detekci signdlu je zapotiebi riznych metod v za-
vislosti na frekvenci resp. vinové délce zareni. Naptiklad rentgenova a UV spektroskopie
vyzaduji detektory umisténé nad atmosférou, protoze atmosféricky ozon (O3) a moleku-
larni kyslik (O,) absorbuji zafeni s vinovou délkou krat$i nez 300 nm. K ziskédni rddiového
signalu je nutno pouZzit velkych antén nebo radioteleskopd umisténych na Zemi.

2.1 Rentgenova spektroskopie

Rentgenové zafeni mizeme rozdélit do nékolika podtiid na zakladé€ jejich vinové délky,
resp. energie; tvrdé rentgenové zdreni je zareni o vlnové délce 0,1 — 0,01 nm (pfiblizné
12 — 120keV) amékké rentgenové zdreni o vinové délce 10—0,1 nm (0,12 — 12keV) [19].

Rentgenova spektroskopie se zabyva predevsim studiem a detekci zafeni prichdzejici
z velmi horkych oblasti vesmiru a timto zptisobem lze zkoumat i podminky ve velmi
horkém plazmatu. Z rentgenovych spekter je ndsledné mozné urcit hustotu, teplotu, obsah
prvki apod. Déle lze zjistit z nékolika malo diskrétnich rentgenovych emisi a absorpci,
jaké fyzikalni podminky panuji v daném studovaném médiu [19].

Rentgenové emise jsou vlastni téméf vSem astronomickym objektim, mezi které patii
vétsina hvézd riznych spektralnich typl, dvojhvézdné systémy, bili trpaslici, proménné
hvézdy, kompaktni objekty jako neutronové hvézdy nebo ¢erné diry, pulzary, poztstatky
po supernovéch, horky mezihvézdny plyn nebo mezigalaktickd hmota v kupach galaxii. V
neposledni fadé€ 1 aktivni galaxie, jako napiiklad Seyfertovy galaxie, radio galaxie, kvazary
a blazary.

_1l—
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Rentgenovému kontinuu obvykle dominuji emise s energiemi 1 — 10 keV. V zavislosti
na vzhledu spektra miizeme rozlisit tfi zdkladni typy rentgenovych emisi; netermdini,
termdlni a kombinované.

Netermdlni emise je detekovdna u zdrojii, u nichz elektrony a jiné nabité Castice o
vysokych energiich, vyzatuji synchrotronové zafeni za pfitomnosti magnetického pole.
Dale sem patii inverzni Comptontiv jev nebo synchrotronova Comptonova emise (SSC).
Zdroje vyzartujici pravé netermalni zafeni zahrnuji aktivni galaktickd jadra (AGN), kvazary
a pulzary.

Zdroji termélniho zafeni mohou byt hvézdné korény, plyn v kupach galaxii (ICM),
AGN, bili trpaslici, neutronové hvézdy apod.

V posledni fadé€ zdroje kombinovaného zafeni (kombinace termélniho a netermélniho)
jsou pozistatky po supernovach, u nichz je plyn zahfivan rdzovymi vinami. Hvézdné
korény, poztstatky po supernovach i ICM — obsahujici plazma o velmi nizké hustoté
(ne ~ 1073 — 1072 cm™) a teploté (T ~ 10° — 10® K), které produkuji zna¢nou &ast
kontinua a emisi v ¢ardch v rentgenové oblasti.

Pod podminkou ioniza¢ni rovnovahy v ramci horkého plazmatu, mize rentgenové
kontinuum vznikat tfemi procesy: Termélni bremsstrahlung (volné-volna emise), rekom-
binace (volné-vazana emise) nebo dvou-fotonovy rozpad metastabilnich stavi. Srazky
mezi ionty a elektrony produkuji charakteristické rentgenové ¢ary. Emise v ¢ardach jsou
vysledkem srdzkové excitace valencnich elektronti nebo elektroni uvnitf slupek, zafivych
a dvou-elektronovych rekombinaci nebo srazkovych ionizaci ve vnitinich slupkach. Emise
v Cardch a jejich Cetnost v sobé nesou informaci o stavu, hustoté, termalnim pohybu, tep-
loté a abundanci prvki. Dilezitym parametrem pro termalni nebo srazkové ionizované
plazma i pro fotoionizované plazma je energeticky rozsah pravé 0,1 — 10 keV, coz z né&j

vvvvv
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Termalni procesy v plazmatu

Termalni rentgenové zafeni a jeho analyza je dilezitym néstrojem pro studium kosmickych
objektli, u nichz probihaji pravé vysokoenergetické procesy. Piikladem téchto objektd
miZe byt horkd hvézdna koréna, zbytky po supernovach, proménné hvézdy, akre¢ni disky
v bindrnich systémech a disky kolem ¢ernych dér, difuzni mezihvézdné médium v galaxii,
vnéjsi ¢asti AGN apod. Plyn, vyskytujici se v uvedenych oblastech, m4 velmi nizkou
hustotu a obsazeni jednotlivych energiovych hladin v atomech se jiz nefidi Sahovou
rovnici. Misto toho je vétSina atomt v zdkladnim stavu nebo blizko tohoto stavu. V takto
fidkém plazmatu je tfeba brat v dvahu, Ze plyn ma malou nebo stfedni optickou hloubku.
V tomto prostiedi je pfenos energie zafenim prosty. Diky nizké hustoté plynu lze ve
vétsing pripadl zanedbat hustotni vlivy. Pro velmi nizké hustoty je zapotiebi brat v ivahu
i fotoionizacni efekty.

Existuje nékolik zptsobii, jakymi mohou ¢astice mezi sebou vyménovat energii; srdz-
kou, vyménou fotonii, emise, absorpce nebo rozptyl [20].

3.1 Ionizacni procesy
Srazkova ionizace

SraZkova ionizace nastdvd, pokud béhem interakce volného elektronu s atomem popf.
iontem, predd volny elektron ¢4st své energie jednomu z vazanych elektront v atomu popf.
iontu a je tak nasledné schopen uniknout. Nezbytnou podminkou pro tento mechanismus
je, Zze kinetickd energie E volného elektronu musi byt vétSi nez vazebnd energie / dané
slupky, ze které elektron unikd. Rovnice uddvajici ucinny priifez ¢ tohoto procesu, je
Lotzova formule ve tvaru [20]:

_ angIn(E /1)

Z7 (3.1)

kde ng je pocet elektront ve slupce a parametr a je normalizace (a = 4,5-1072* m%keV?). Z
rovnice vyplyva, Ze vysoce energetické elektrony maji nizsi ionizacni energii nez elektrony

s nizsi energii. Pro pfipad, kdy E = I, je G¢inny prifez s takto nastavenou mezni energii
roven nule.

—13-



Kapitola 3. Termdlni procesy v plazmatu 14

Rovnici uéinného prifezu (3.1) mizeme integrovat analyticky a vysledek vyjadfit
ve formé exponencidlnich integrali. Asymptotické vysledky pro celkovy pocet piimych
ionizaci v jednotkovém objemu za jednotku ¢asu Cpy jsou dény pro nizké a vysoké teploty
vztahy [20]:

2vV2 ang \ neniV kTe /KT

KT <1: Cpj~ . , (3.2)
TTNe I
KT >1: Cpp~ 2v2an \ ne n In(kT /1) (3.3)
NG IVAT

kde ne a n; je pocet elektronti resp. pocet iontll, m, je hmotnost elektronu.
Pro velmi nizké teploty se Cetnost ionizaci exponencidlné bliZi nule. Celkova rychlost
1onizace zavisi na okolnostech, které plynou z podminek pro atomové slupky. Obvykle jsou

dilezité 2 az 3 vnéjsi slupky a to kvili ¢lenu / ~2 y rovnici (3.2) a &lenu I~ v rovnici (3.3).

Autoionizace

Interakce fotonu nebo volného elektronu s atomem popt. iontem vede k ionizaci. Pokud
je elektron z nékteré vnitini slupky odstranén, vysledny iont je energiové nestabilni. Tuto
vzniklou mezeru Ize s urcitou pravdépodobnosti vyplnit za pomoci autoionizace skrze
Augertiv proces. V tomto procesu jeden z elektront z vnéjsi slupky zaplni volnou pozici
na niZz8{ energiové hlading. Takto uvolnénd energie neni emitovana jako foton, ale preddna
jinému elektronu ve vnéjsi slupce, ktery pak muize uniknout z iontu. Pokud konec¢nd
elektronova konfigurace iontu stile neni stabilni, autoionizace miZe pokracovat do doby,

nez je iont stabilni viz obr. 3.1 [20].

Excitaéni autoionizace

Pfi ionizaci je zapotiebi, aby mél volny elektron dostate¢nou energii. Pokud tomu tak nen{
(E < I), kionizaci nedochdzi. Nicméné existuje stdle moZnost, jak dosdhnout ionizace. Jde
vSak o komplikovanéjsi mechanismus. Jakmile dojde ke sraZce, elektron z vnéjsi slupky se
ocita na vyssi energiové hladiné a nasledkem toho je excitace. Ve vétSiné pripadd, se iont
opét vrati do zdkladniho stavu zafivym pfechodem a pfitom se emituje foton. V nékterych
piipadech je excitovany stav nestabilni a miize se objevit Augeriv proces (bez zatfivého
pfechodu). Vakantni slupka je pak zaplnéna jinym elektronem z jedné z vnéjSich slupek,
zatimco pfedchozi excitovany elektron je schopen uniknout z iontu. Tento mechanismus se
vyskytuje pouze za podminky, Ze excitovany elektron prichazi z jedné z vnitinich slupek.
Tento proces je dilezity pro ionty lithia, sodiku a pro dalsi podobné atomy. Schéma procesu
je na obr. 3.2 [20].
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Obrazek 3.1: Augertuv proces [21]. Spektroskopicky zapis pouzitého piikladu je K, L,
L273.
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Obrazek 3.2: Priklad excitacni autoionizace pro iont lithia [20].
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3.2 Rekombinacni procesy

Zariva rekombinace

Zariva rekombinace je komplemetarni proces k fotoionizaci. Volny elektron je zachycen
iontem a béhem zichytu se emituje foton. Uvolnéné zéreni je oznaCovano jako volné-
vdzand emise v kontinuu. Vztah mezi fotoioniza¢nim i¢innym prifezem op(E) a rekom-
bina¢nim u¢innym priifezem Oy, se nazyva Milneho relace [20]:

E*g,0ui(E)
Op(v) = ———=5- 34
fb( ) meczmevz > (3.4)
kde c je rychlost svétla, m, hmotnost elektronu a g, je statisticka vdha kvantového stavu,

ve kterém je elektron zachycen (pro prazdnou slupku je g, = 2n?).
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Primérovanim pifes Maxwellovo rozd€leni ziskdme rekombinacni koeficient R, pro n-tou
hladinu [20]:

R, = nine /Ooo vf(v)om(v)dv. (3.5)

Bere se v tivahu, Ze se energie zachovavd, tedy E = %mev2 +1.
V krajnich ptipadech bude pro rekombinacni koeficient platit [20]:

KT <1: R,~T"2, (3.6)
KT>>1: Ry,~In(I/kT)T 2. (3.7)

Z rovnice (3.6) vyplyvd, Zze T — 0 dosahuje rekombinac¢ni koeficient nekonecna a chladné
plazma je velmi téZké ionizovat. Pro T — oo se rekombinacni koeficient bliZi nule, coz
vyplyva ze vztahu (3.7) pro (v — o0) a také kvili vyraznému poklesu fotoioniza¢niho
ucinného prifezu pro vysoké energie.

Jako pfibliznou aproximaci mizeme pouZzit I ~ (Z/ n)z. Touto substituci ziskdme na-
sledujici rovnice [20]:

kT <I: Ry,~nl, (3.8)
KT >>1: R,~n>. (3.9)

V rekombinujicim plazmatu bude obsazeno vice vysSich excitovanych hladin rekom-
binaci, coz vede k silnéj$im emisim v ¢ardch. Na druhou stranu v ionizujicim plazmatu se
rekombinace objevuje na niz§ich hladinich.

Pro celkovou miru zafivé rekombinace orr plati vztah [20]:

ORr = Y R, =5,197-1072°Z1A"/2(0,4288 4 0,5In A +0,4691~'/3), (3.10)
n

kde A = EyZ? /kT a energie Ey = 13,6 eV je Rydbergova energie.

Zachyceny elektron ne vZdy dosdhne zdkladniho stavu okamZité. Pro chladné plazma
(kT < I)jsou vyssiexcitované stavy vice obsazovany. Aby se dostal elektron do zakladniho
stavu, je vyZadovan jeden nebo vice zafivych pfechodd. Porovnani rekombinace s excitaci

ukazuje, Ze pro nizZ$i teploty zariva rekombinace prevlada, pro vyssi teploty prevladd zariva
excitace.

Dvouelektronova rekombinace

Tento proces je komplementdrnim procesem k excitacni autoionizaci. Dvoulektronova re-
kombinace nastdva tam, kde elektron rekombinuje s iontem v excitovaném stavu a excituje
pfitom druhy elektron. Iont je ponechén ve vysoce ionizovaném stavu (2x ionizovany stav),
ktery se pak muze vrétit zpét do zdkladniho stavu autoionizaci (tim se méni dvouelektro-
nova rekombinace v proces jednoduchého rozptylu), nebo zatfivym prechodem.
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Pravdépodobnost zativého prechodu apr 1ze aproximovat vztahem [20]:

_ At T
g = —7ze ™ <1—|—Be i ) G.11)

kde A, B, Ty a T1 jsou volné parametry. Pro T — oo je asymptotické chovéni identické jako
pro zafivou rekombinaci. Pokud 7 — 0, miZeme tuto rekombinace zanedbat, protoZe volny
elektron nemd dostateCnou energii k excitaci vdzaného elektronu. Schéma mechanismu
dvouelektronové rekombinace je zapsano ve tvaru:

e +A AL = A+, (3.12)

kde ** reprezentuje dvakrat ionizovany stav g — 1 krationizovaného iontu A. y reprezentuje
foton.

3.3 Absorp¢éni procesy

Rentgenové paprsky emitované vesmirnymi objekty neputuji prostorem smérem k Zemi,
aniZ by nebyly ovlivnény okolnim prostfedim. Prostfedi, které se nachazi v cesté téchto
paprskill, mize absorbovat Cast zafeni. Absorpéni Cary lze studovat i pomoci spekter s
vysokym i nizkym rozliSenim.

Absorpce v kontinuu

Absorpci v kontinuu je mozné spocitat z fotoionizacniho tcinného prifezu. Celkova opacita
v kontinuu 7, muze byt zapsana jako [20]:

T(E) = Nuoe(E) = } NiGi(E), (3.13)

ke Ny je sloupcova hustota vodiku, o, u¢inny prifez v kontinuu. Opacita se priméruje
pfes vSechny ionty i se sloupcovou hustotou N;. VyuZitim rovnice (3.13) lze se znalosti
koncentrace hmoty odvodit vztah pro pfenos v kontinuu 7' (E) jako [20]:

T(E)=e %£), (3.14)

Absorpce v ¢arach

Jak jiz bylo uvedeno, svétlo, které prochazi ze zdroje pfes urcity shluk hmoty, mize byt
Caste¢né absorbovano. Projevem tohoto jevu muzZe byt nejen absorpce v kontinuu, ale i
absorpce v Carach. Pro pfenos energie ve spektralni ¢afe T o vinové délce A plati [20]:

T(A)=e T, (3.15)
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Pro t(A) déle plati:

T(A) =w09(A), (3.16)
kde @(A) je profil ¢ary a 1 je opacita v centru ¢ary Ay. Opacita je ddna vztahem [20]:
hA fN;
7o = —SHAIN: (3.17)

0 2armeo,’

kde o je konstanta jemné struktury a 4 Planckova konstanta (h = 6,626- 1073 J s). Opticka
hloubka zavisi také na vlastnostech absorbujiciho prostiedi, zeyména na sloupcové hustoté
iontl &V;, na disperzni rychlosti oy a také na sile oscilatort f.

N e

b . . O v Zz o Y 7 — 2 2
V nejjednodussi aproximaci mtizeme zavést Gaussiv profil éary @(A) = eA=40)7/b7
coz koresponduje s Dopplerovym rozsifenim pro termalni plazma. Ve vztahu velicina b

z Yoy

zévisi na stfedni kvadratické $ifce Gaussova rozdéleni ¢ vztahem b = v/20.

7 Y

Ekvivalentni §itku ¢ary W je moZzné ziskat ze vztahu [20]:

W= )LTG 1 —exp(—foe_yz/z)]dy. (3.18)

Pro pripad, kdy 7y < 1, integrdl miZe byt vycislen jako:
ahAfN; 1 o hv

S =50 sz/lzN,-. (3.19)
(] €

<<l W=

Gaussuv profil ¢ary je vhodna aproximace, pokud Dopplerova Sifka ¢ary je veétsi nez
je jeji prirozena sitka. Pfirozenym profilem pro absorp¢ni ¢aru je Lorentzav profil [20]:

1
(1+x2)’

o(A) = (3.20)

kde x je:
An(v —
= w. (3.21)

A reprezentuje celkovou miru pravdépodobnosti pfechodu z horni hladiny na jakoukoliv

vV s

nizs8{ hladinu.

Galakticka absorpce

Rentgenové zareni ze zdroje, ktery se nachdzi mimo na$i Galaxii, musi prochdzet me-
zihvézdnym prostiedim galaxie. Zéfeni je tak zeslabovéno faktorem e *(£) s optickou
hloubkou danou vztahem [20]:

o(E) = Y. i(E) / ni(1)dl, (3.22)

kde se scita pres vSechny ionty i a integruje pres paprsek /, v jehoZ sméru je pozorovin
dany zdroj. U¢inny prifez absorpce o;(E) je &asto bran jako fotoionizaéni Géinny prifez.
Pro spektra s vysokym rozliSenim je nutné zapocitat i opacitu v ¢ardch, pro vysoké hodnoty
sloupcové hustoty, pak také Comptonovu ionizaci nebo Thompsontiv rozptyl.
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Pro chladné neutralni plazma miizeme psat [20]:
T = Oeft(E)Nu, (3.23)

se sloupcovou hustotou vodiku Ny, danou vztahem:
Ny = /”lH dx. (3.24)

V efektivnim G¢inném prifezu o.e(E) jsou zahrnuty piispévky k absorpci od viech prvkai.

3.4 Emisni procesy

V plazmatu existuji 3 emisni procesy: Bremsstrahlung, volné-vdzand emise a dvoufotonovd
emise.

Bremsstrahlung

Bremsstrahlung patii mezi emisni procesy v kontinuu. Ndzev bremsstrahlung pochézi z
némeckého bremsen - ,brzdit* a strahlung - ,,zateni “, tedy brzdné zireni. Jedna se o elek-
tromagnetické zareni produkované pfi zpomalovani nabitych ¢4stic nebo pfi vychylovani
nabité Castice z jeji trajektorie. Typicky se jedna o interakci mezi volnym elektronem a ion-
tem (pfipadné atomovym jadrem) viz obr. 3.3. Pohybujici se ¢astice ztraci svou kinetickou
energii, pficemz se emituje foton. Obecné je bremsstrahlung jakékoliv zéfeni generované v
disledku zpomalovani nabité ¢4stice. Proces zahrnuje synchrotronové zafeni (tj. emise fo-
tonu relativistickou ¢astici), cyklotronové zareni (tj. emise fotonu nerelativistickou ¢astici)
a emise elektront a pozitronti béhem f-rozpadu.

Bremsstrahlung je dominantnim mechanismem emise v kontinuu horkého plazmatu.
Jde o dilezity ochlazovaci mechanismus v oblastech s vysokymi teplotami, jako napft.: ra-
diové emise z H II oblasti, rddiové emise z ionizovanych vétri a jetli, rentgenové emise z
kup galaxii apod. [22].

Emisivita zafeni bremsstrahlung je popsdna rovnici [8]:

fF 3217%e%nen; 2T hyikeT
Vo 3mec3 3kBTmee
kde e znaci elementarni naboj, ne a n; je ¢iselnd hustota elektronti resp. iontl, Z je ndboj
iontl a me hmotnost elektronu, kg = 1,38 - 10723 JK! je Boltzmannova konstanta. Bez-

rozmérnd funkce g se nazyva Gauntlv faktor, ktery reprezentuje kvantové-mechanicky
faktor 1. fadu [8]:

git(T, V), (3.25)

3 9%kgT
~—In| — ). 2
8fr \/En(4hv> (3.26)

Teplota plynu ve velkych kupach galaxii se pohybuje okolo 7 ~ 5-107 K neboli
kpT ~ 5 keV (v rentgenové astronomii se pouziva k vyjadieni teploty jednotka keV,
stejného oznaceni teploty bude vyuZivano i v nasledujicim textu).
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Pro termélni plazma se slune¢ni abundanci prvkd, je celkova emise zafeni bremsstrahlung
dana vztahem [8]:

*° 1 n

ff ff 34 e
= dve, ~ 3,0- 10 — <—

¢ /() v 1 cm 3

2 3 )
= ) W em 2. (3.27)

relative intensity
okf X-rays
|

Projectile electrons

characteristic radiation

High-energy maximum
bremsstrahlun, n en
x-ray g Low-energy photon energy

bremsstrahlung
x-ray

bremsstrahlung

0 50 100 150
photon energy/keV

Obrazek 3.3: Mechanismus zafeni bremsstrahlung [23].

Volné-vazana emise

Volné-vdazand emise se objevuje béhem zéafivé rekombinace z podkapitoly 3.2. Energie
vyzatreného fotonu odpovidé bud ionizaéni energii rekombinovaného iontu (pro rekombi-
naci do zdkladniho stavu), nebo ioniza¢ni energii odpovidajici excitovanému stavu (pro

Vv,

rekombinace do vys$ich hladin). Volné-volnd emise ey, je urcena [20]:

e = ZneniRr. (3.28)

kde R, je rekombinacni koeficient z podkapitoly 3.2. Volné-vdzand emise je velmi diilezitym
procesem. Napiiklad pro CIE (angl. Collissional ionization equilibrium) s k7 = 0,1 keV
je volné-vdzana emise dominantnim mechanismem v kontinuu pro energie £ > 0,1 keV.
Pro CIE s kT = 1 keV, tento mechanismus dominuje v kontinuu nad 3 keV. Pro CIE s

kT > 1 keV je nejdilezitéjsim mechanismem zéafeni bremsstrahlung. Pro CIE s kT < 0,1
keV pak prevlada volné-vazana emise.

3.4.1 Emisni procesy v ¢arach

Emisni procesy v Cardch hraji také velmi dileZitou roli v termalnim plazmatu. Zafeni v
¢ardch muze byt rozdéleno do dvou zdkladnich kroki; excitacni a emisni proces.
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Excitacni proces

Atom popt. iont musi byt uveden do excitovaného stavu pred tim, nezZ mlize emitovat fotony
v Carach. S tim souvisi nékolik fyzikdlnich procest. Jednim z nich je srdzkova excitace
pro plazma v CIE. Srdzka elektronu s iontem jej posune do excitovaného stavu. Dalsi
zpusobem excitace iontu je absorpce fotonu s pfesné danou energii. Také vnitiné-slupkova
ionizace miZe vybudit iont do excitovaného stavu [20].

Emisni proces

Iont, vybuzeny do excitovaného stavu j, mtize piejit do zakladniho stavu nebo do nékterého
stavu i s niz8i energii vyzarenim fotonu. Tento mechanismus je oznacovan jako emisni
proces. Pravdépodobnost, Ze se vyskytne tento proces za jednotku ¢asu, je didn spontdnnim
piechodem A;;. Hodnota A;; je riznd pro kazdy pfechod. Celkova sila ¢ary P;; je pak
dana [20]:

P,'j :Aijnj, (329)

kde n; je Ciselnd hustota iontli v excitovaném stavu j. Excitace ze zédkladniho stavu g je
nasledovana spontdnni emisi a miZe byt aproximovéna rovnici [20]:

neneSy; =njdg;, L <1, (3.30)
8
kde S, ; oznaCuje miru excitaci.
Ve skutec¢nosti je mechanismus mnohem komplikovanéjsi. Excitovany iont mtize pie-
Jit do jiného mezistavu nebo svou roli zde mohou hrét 1 dalSi excitace jako napiiklad
kaskady ptechodi z jinych stavi. Pro vysoké hustoty miize mit vliv i srazZkova excitace
nebo deexcitace. Ne vSechny mozné stavy mezi jednotlivymi energiovymi hladinami jsou
povoleny. Existuji i procesy, kdy jsou dovoleny i zakdzané piechody, ale s mnohem mensi
pravdépodobnosti tohoto pfechodu A;;. Pokud neni jind moZnost, jak by mohl piejit iont
z excitovaného j do jiného stavu, mohou se pak tyto zakdzané Cary objevit a byt i velmi
silné [20].

3.4.2 Ionizac¢ni rovnovaha

Pro vypocet rentgenové emise nebo absorpce plazmatu je zapotiebi znat také koncentraci
iontl. Tato koncentrace miZe byt ur¢ena z rovnic ioniza¢ni rovnovahy. Zdkladni veli¢inou
v téchto vypoctech je mira ionizaci a rekombinaci. Uvedeme nékolik dtlezitych piipadu;
srdzkovd ionizacni rovnovdha a fotoionizacni rovnovdha [20].

Srazkova ioniza¢ni rovnovaha

YV,

Nejjednodussim piipadem je srdZzkova ionizacni rovnovdha CIE. V tomto procesu se
uvazuje, Ze plazma je opticky tenké pro vlastni zafeni a neni zde Zddné vnéj$i pole zéfend,
které by ovliviiovalo ioniza¢ni rovnovdhu. Mechanismy, jako fotoionizace a Comptonova
ionizace, mohou byt v pfipadé CIE zanedbany. To znamend, Ze kazd4 ionizace vede k
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dalSimu uvolnéni elektronu, protoZe procesy pfimé ionizace a excitacni autoionizace jsou

v s Vev s

nejefektivnéjs$i hlavné pro vnéjsi slupky atomu.

Definujme si R;, coZ je celkova mira rekombinaci iontu o ndboji v intervalu (z,z — 1),
a I jako celkovou miru ionizaci pro naboje (z,z+ 1). Z ionizaéni rovnovahy vyplyvd, ze
pro z > 0 bude zména koncentraci iontd n, rovna nule [20]:

Z>O: nz+]RZ+] _anZ +n2_11_l _nle:O. (3.31)

Pokud je ndboj z = 0, pak prejde rovnice (3.31) do tvaru:

I’l]Rl = n()I(). (332)

Pro hodnotu ng si mizeme z vyrazu (3.32) vyjadrit:

ny =n (IO/RI)- (333)

Pak pro hodnotu n, | z rovnice (3.33) plyne:

ne1 =nz (I/Re41) . (3.34)
Z normalizace vychazi, Ze:
<
Z Nz = Nelement, (3.35)
z=0

kde nelement j€ celkova koncentrace prvku, kterd se odviji z celkové hustoty plazmatu [20].



Kapitola 4
Chandra

Rentgenova observator Chandra je pojmenovana podle indického astrofyzika Subrahma-
nyana Chandrasekhara. Byla vynesena na ob&znou drdhu 23. 7. 1999 raketopldnem Co-
lumbia. Chandra je zkonstruovana tak, aby byla schopna pozorovat rentgenové zareni z
vysoce energetickych oblasti velmi horkych ¢asti vesmiru. Zkoumanymi objekty mohou
byt supernovy, aktivni galaktickd jadra (AGN), kupy galaxii nebo ¢erné diry interagujici s
jejim okolim. Vzhledem k tomu, Ze rentgenové zafeni je absorbovano zemskou atmosférou,
musi se Chandra pohybovat nad ni, ve vySce t¢éméf 140000 km.

Misi ma pod dohledem astrofyzikdlni spole¢nost Harvard-Smithsonian Center for As-
trophysics se sidlem v Cambridge, MA. V rdmci spolec¢nosti funguje i centrum Chandra,
které provozuje satelit, zpracovdva data a nasledné je poskytuje k dalsi védecké ana-
lyze [24].

4.0.1 Charakteristika observatore

Druzice Chandra je valcového tvaru o rozmérech 13,8 m a celkové hmotnosti kolem
4800 kg. Jako zdroj energie slouzi solarni panely s rozpétim 19,5 m. Celkovou stabilitu
druzice zajistuje nékolik gyroskopl. Té€lo se sklada ze tii hlavnich ¢asti (viz obr. 4.1):
rentgenovy dalekohled, ktery fokusuje rentgenové paprsky ptichédzejici od pozorovaného
objektu; vyzkumné pfistroje, které umoziuji zaznamendvat paprsky a déle je analyzovat;
nosna lod,, kterd poskytuje zdzemi pro fungovani vSech piistroja [24].

Dalekohled

Chandra nese rentgenovy dalekohled, ktery je sloZen ze Ctyf part parabolickych zrcadel o
rozméru 0,85 m. Zrcadla tvofi sestavu ozna¢ovanou jako HRMA (angl. High Resolution
Mirror Assembly). Celkovy primér dalekohledu je 1,2 m a pokryva zorné pole okolo 1,0°
s rozliSenim 0,5 arcsec. Ohniskové vzdalenost sestavy je 10,5 m. Zrcadla jsou sestavena
kolem optické osy tak, aby byla témér paralelni vzhledem k pfichdzejicim rentgenovym
paprskiim. Samotna zrcadla maji specidlni povrchovou tpravu, aby rentgenové paprsky
nebyly pohlcoviny (jako by tomu bylo u klasickych zrcadel). Povrchovou vrstvu tvor{
hlavné iridium, které zajiStuje vysokou reflektivitu povrchu [25].

Dopadajici rentgenové paprsky se odraZi od soustavy zrcadel a sméfuji do spole¢ného
ohniska, v némz jsou umistény piistroje ACIS a HRC (detailn&jsi vysvétleni pojmu niZe).

_23—
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Zaklopka proti Modul

\ <— Solarni panel
sluneénimu zéfeni Kontrolni kmera

Opticka lavice

Solarni panel —>

Pomocna raketa (4) 4

LG anténa (2)

4 Nested Paraboloids
4 Nested Hyperboloids

Rentgenové zafeni
{(X-rays)

e Dhnisko

Mirror elements are 0.8 m long and from 0.6 m to 1.2 m diameter

Obrazek 4.2: Konstrukce a umisténi zrcadel (vlevo) [28], chod paprski uvniti dalekohledu
(vpravo) [27].

Tyto piistroje jsou schopny zachytit paprsky, zjistit energii a dobu jejich detekce. Dal§imi
pfistroji pro detailnéjsi analyzu jsou LETG a HETG (detailngjsi vysvétleni pojmu niZe).
Kazdy se sklada z matice miizek, které se nastavuji do cesty paprskiim a jsou umistény tésné

MV

za zrcadly. Na t€chto miizkach pak dochazi k difrakci v zavislosti na energii paprski [24].

ACIS

Zobrazovaci spektrometr ACSI (angl. Advanced CCD Imaging Spectrometer) je jednim
ze dvou pfistroji, umisténych v ohniskové roviné dalekohledu. Jednd se o sestavu CDD
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¢ipt, které jsou oproti normdlnim CCD cipim ponékud sofistikovanéjsi. ACIS pracuje
v rozsahu energii 0,2 — 10 keV. Umoznuje tak vytvafet rentgenové snimky a soucasné
proméfovat jejich energie. Pfistroj je také vhodny ke studiu distribuce a fluktuace teplot

napfi¢ rentgenovymi zdroji, jako jsou napiiklad oblaka horkého plynu v mezigalaktickém
prostoru nebo pozistatky po vybuchu supernovy [29].

HRC

HRC (angl. High Resolution Camera) je dal$im pfistrojem umisténym v ohniskové rovinég,
v némz dochdzi k detekci odrazenych paprski od zrcadlové soustavy. Soucinnost piistroje
HRC a zaostfovaci schopnosti zrcadel jsou klicovou podminkou pro vytvoreni detailnich
snimkl. Zorné pole kamery je 31 x 31 arcmin s rozliSenim 0,5 arcsec. HRC je velmi
uzite¢ny nastroj pro zobrazovani velmi horké hmoty v pozustatcich po supernovach, pro
zkoumani vzdélenych galaxii, kup galaxii apod. [29].

HETG a LETG

Tyto dva néstroje se zabyvaji spektroskopii s vysokym rozliSenim — spektrometr pro vysoké
(HETG, angl. High Energy Transmission Grating) a nizké (LETG, angl. Low Energy
Transmission Grating) energie. Kazdé zafizeni je sloZeno ze stovek zlatych miizZek, které
umoziuji zachyceni rentgenového zafeni odrazeného od zrcadel. HETG 1 LETG mohou
slouzit jako detektory pro ACIS nebo pro HRC.

LETG je umisténo na toroidnim prstenci, pfipevnéném na zrcadlech. Je navrzeno
pro rozsah energii 0,08 — 2 keV. Zaftizeni je slozeno celkem ze 540 komponentt. Kazdy
komponent se sklada ze struktury nékolika tisicti paralelnich, nezavislych zlatych miizek.
Mrizkové elementy jsou umistény v prstencich o priméru 25,4 um. Diky této technologii
je mozné méfit energie zachycenych fotoni s presnosti na 0,1 %. Samotna miizka ma pak
primérnou G¢innost kolem 10 % .

HETG se sklada ze dvou typd miizek; high energy grating (0,2 um/200 nm) a medium
energy grating (0,4 um /400 nm). Aby bylo moZné mezi nimi rozliSovat, jsou miizky vici
sobé usporddany pod jinymi thly. HETG je ureno pro rozsah energii od 0,4 — 10 keV.

VSechny pfistroje, umist€né v ohniskové roving, jsou uchyceny na modulu SIM
(Science Instrument Module). SIM zajistuje veskerou elektroniku pro fizeni pfistrojd,
déle jejich izolaci, termoregulaci a také systémy fizeni a spravy dat nosné lodi.

Veskeré pristroje jsou ovladany z operacniho stfediska v NASA Marshall Space Flight
Center (MSFC) v Huntsville. Data ziskana prostfednictvim Chandry jsou uloZena k dalSimu
zpracovani v Jet Propulsion Laboratory a pfeposildna do pracovisté Chandra X-ray Center
(CXC) v Cambridge, MA [29].
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SPEX

SPEX je specidlné vytvoreny softwarovy bali¢ek pro analyzu a interpretaci rentgenovych
spekter. Software je vhodny pro fitovani spekter obdrzenych z nynéjSich rentgenovych
observatofi, jako jsou XMM-Newton, Chandra, Suzaku nebo Hitomi.

Samotny balicek obsahuje mnozstvi podprogrami pro vypocet spekter opticky tenkého
plazmatu, jako jsou korény, horké atmosféry galaxii, poziistatky po supernovach nebo spek-
tra fotoionizovaného plazmatu. Program uvadi do souvislosti vypocitana vstupni spektra s
instrumentélni odezvou. Déle je k dispozici 1 program pro diferencni emisni modelovéani.
SPEX obsahuje databazi s vice nez milionem ¢ar 30 chemickych prvki (od H po Zn) v UV
i rentgenové oblasti. Tyto Cary jsou vysledkem excitaci elektront, zafivych rekombinaci,
dvouelektronovych rekombinaci, vnitini excitaci a ionizaci [30].

5.1 Trafo

Trafo je aditivni program v ramci balicku SPEX, ktery umoZziiuje transformovat spektra
a matice odezvy ze standardntho OGIP formatu do formétu pouZivaného programem
SPEX. Aby bylo mozné pouzit data pro SPEX, je nutné mit odpovidajici soubory. SPEX
pouZziva soubor s koncovkou .spo, ktery obsahuje veSkerd data o spektrum a pozadi. Dals{
soubor s koncovkou .res obsahuje veSkeré informace o matici odezvy, véetn€ informace o
efektivni oblasti. Trafo vzdy vytvafi soubory .res a.spo soucasné. Program je ddle schopen
kombinovat rizné datasety do jednoho vysledného spektra [30].

5.2 Modelovani

Pro ziskani relevantnich fyzikdlnich parametrti z pozorovanych rentgenovych spekter, je
nutné pouZzit prislusné modely. Samotné modely umoziiuji namodelovat predpoklddany
tvar spektra, zaloZeného na fyzickych parametrech, jako jsou elektronova teplota, hustotni
rozdélenti, turbulentni pohyby a abundance jednotlivych prvki. Fyzikdlni modely nemohou
byt porovndvany piimo s naméfenymi spektry, protoZe pristroje, kterymi méteni spektra
probihd, vzdy casteCné pozméni spektrum. Piikladem tohoto jevu je tzv. pozadi (Sum
pristroje), které zméni tvar kontinua v zdvislosti na citlivosti zrcadla, nebo v nékterych

26—
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piipadech miZe dojit i k rozmazani spektralnich ¢ar v zavislosti na spektralnim rozliSeni
pfistroje.

Z davodu zohlednéni vSech téchto vlivi, je béZnou procedurou pouziti modelovaci
techniky. Snahou je optimalizovat fit modelu na napozorovana data spojenim teoretického
modelu spektra s instrumentalni odezvou a prislusnou zménou modelovacich parametrt.
Nejprve se bere v tivahu zjednoduseny model plazmatu rentgenového zdroje, zanedbanim
komplexnosti rozloZeni teploty, hustotni strukturu nebo efekty opacity. Na schématu 5.1 je
zobrazen diagram, ktery ukazuje proces modelovéni pro piipad opticky tenkého plazmatu.
Spektréalni program dostane na vstupu parametry ze spektralntho modelu (data pro ionizaci
a excitaci v Cardch a kontinuu), dile pak instrumentdlni parametry a model plazmatu
pro dany zdroj. Program pak generuje kod pro spektrum, které mize byt porovnavano s
napozorovanym spektrem a testovano v ramci fitovaci procedury [30].

SPECTRAL MODEL INSTRUMENTAL
Atomic data: [onization PARAMETERS
- excitation line balance - wavelength range AX
parameters calculations - spectral response function
- line wavelengths | (steady-state or - effective area Ay
- continmum Gaunt | transient) binning AM
lactors - exposure time f..,
SYNTHETIC
SPECTRA
PROGRAM
| —

PLASMA MODEL

Physical parameters:

- electron temperature 11(t)

- (iff.) emission measure (D)EM{T)
electron density na(f)

- abundances
ion temperature T,

- macroscopic plasma velodity v

- turbulent veloaty vi...

SOURCE Source gecmetry: | SYNTHETIC SPECTRUM

Physical - source distance d
structure - hydrogen colnmndensity Ny ets i
& evolution - projection onto the sky / '
Specific models, e.g.: \/ \ ) f‘\'l /\
- Coronal Loop paramctcrs ;w v I/\,‘l; \\,4 ] IL
(temp., pressure length, expansion) Sas —
- SNR shock & expansion parameters A

convergence = -
eriteria not SPECTRAL FITTING

Best-fit met Repeated compatison LRIGUEN statlstical NLHNE
parameters | convergence - multi-parameter (T ne, EM, Ng, ...} v? fitting

criteria - DEM-modelling

et N

| OBSERVED SPECTRUM |

| - Background substraction |

Obréazek 5.1: Modelovaci diagram programu SPEX [30].



Kapitola 5. SPEX 28

5.2.1 Komponenty

SPEX vyuziva pii spektralnim modelovani n€kolika typd komponent; aditivni a multipli-
kativni [30].

Aditivni komponenty urcuji normalizaci urovné toku. Typickymi aditivnimi kompo-
nentami jsou napfiklad d-profil nebo power-law komponenta. Aditivni komponenty jsou
déleny do dalSich podskupin. Do jednoduchych komponent patii jiz zminény power-law,
nebo model ¢erného télesa. Druhou podskupinou jsou plazmové komponenty, které vy-
uzivaji atomovy kéd SPEXu. U téchto komponent je mozné zadat specifické tdaje pii
vykreslovdni, které u jednoduchych komponent nejsou dostupné.

Multiplikativni komponenty pracuji nad aditivnimi komponentami. Mezi tyto kompo-
nenty patii napiiklad mezihvézdnd absorpce. Multiplikativni komponenty délime také do
podskupin. Absorpcni typ, coz je napiiklad pradvé mezihvézdna absorpce. Dal§im typem
jsou posuvy, kam patii napiiklad rudy posuv, Dopplertiv posuv, nebo kosmologicky rudy
posuv. Posledni typ ,tj. konvolucni typ, zahrnuje napiiklad Gaussovské rozsiteni rychlosti.

5.2.2 Syntax programu

Pri zaddvani jednotlivych piikazi a komponent je velmi dileZité dbat na poradi. To plati
pfedevS§im v piipadé komponent, které maji byt aplikovdny na konkrétni aditivni kom-
ponentu, protoZe jednotlivé operace nejsou vZzdy komutativni. V programu byly vyuZity
ndsledujici komponenty:

Reds

Reds neboli model rudého posuvu (angl. Redshift model) je multiplikativni model, ktery
aplikuje rudy posuv z na libovolnou aditivni komponentu. Je-li emitovén foton s energii E,
model reds jej posune na energii (1 +z) E. Navic je aplikovdna korekce ¢asové prodlevy,
tzn. spektrum S(E) (fotony/s na bin) je vydéleno 1 + z. Vychozi hodnota z je rovna 0, coZ
umoziiuje vypocitat efekty kosmologického rudého posuvu, 1 pak predstavuje rudy posuv
pro ptipad pohybu zdroje smérem od nds, tedy rudy posuv v rdmci rychlosti [30].

Absm

Absm (angl. Morrison & McCammon absorption model) je model, ktery pocita prenos
zafeni skrze neutrdlni plyn s abundanci dle [31]. V tomto modelu je mozné ménit nasledujici
parametry:

028

— nh—sloupcova hustota vodiku v jednotkach 10?8 m—2. Vyichozi hodnota je 10%* m 2.

— £ — faktor pokryti; vychozi hodnota: 1 (plné pokryti).
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Cie

Model cie (angl. Collisional Ionisation Equilibrium) vyhodnocuje spektrum ve srazkové
ioniza¢ni rovnovaze. Zahrnuje dva kroky. V prvnim vypocita ionizacni rovnovahu a na-
sledné poté pocita rentgenové spektrum. Parametry této komponenty jsou [30]:

Teplota

SPEX rozliSuje 3 teploty, které se v tomto modelu pouZivaji. Prvni z nich je elek-
tronova teplota Tg, ¢asto oznacovana pouze jako teplota plazmatu. 7, urcuje tvar
kontinua, emisivitu v ¢ardch a vysledné spektrum je na ni silné zavislé. DalS{ je ion-
tova teplota 7;. Je dulezita pokud se urcuje rozsifeni Car, protoze zavisi na termalni
rychlosti iontl. Tteti teplotou je teplota ionizacni rovnovahy Ty, kterd se pouZiva
pro ur¢eni ionizaéni rovnovédhy a to ve vypoctech ionizacnich a rekombinacnich
koeficientu.

V rovnovédzném plazmatu je pomér Ry, = T}, / T, roven 1. Je v§ak mozné ménit hodnotu
poméru Ry, za ucelem simulovat plazma, které v rovnovaze neni. Pro pfipad, kdy
Ry, < 1, mdme ionizujici plazma, pro R, > 1 jde o rekombinujici plazma. Dale
je také mozné simulovat efekty neizotermality. SPEX k tomu vyuZivd Gaussovo
rozdéleni emisi [30]:

2

—(x=xp)
YO 20'%0

= —©p ,
\/ﬁ or

kde Yy je celkovd integrovand mira emisi. Ve vychozim nastaveni modelu odpovida

proménnym x = log(T) axg = log(Tp), kde Tp je primérnd teplota plazmatu. Po-

kud je zménéno nastaveni na log(7T") = 0, ziskd se tak x = T a xo = Tp. Nastavenim

parametru sup > 10~ se zménf distribuce Gaussova rozdélenf emisi na asymetricky

s ¥z

model. Parametr o urcuje sklon nizkoteplotni ¢4sti Gaussova rozdéleni a sup urcuje
vysokoteplotni ¢ast. Parametr 67 ma ve vychozim stavu hodnotu ot = 0, coZ odpo-
vida izotermdlnimu spektru tzn. spektru s jedinou teplotou. V piipadé, Ze je hodnota

or vySS§i, pocita se vice izotermalnich spekter, tzn. multiteplotni gdem model.

Y (x) (5.1)

Abundance prvku

Abundance prvki jsou dany ve vychozim nastaveni dle Lodders et al. (2009). Pro
ucely spektrdlniho fitovani se pouZzil ptipad silného termalniho kontinua. Ve vétSiné
piipadl je kontinuum ur¢eno predevsim vodikem a héliem. Rentgenové ¢ary jsou
pak zptlisobeny jinymi prvky a pomér ¢ary ku kontinuu je pfimou mirou abundance
kovi vii¢i H/He. V tomto piipadé€ je abundance vodiku fixovdna a mohou se ménit
abundance jinych prvku stejné tak jako celkova emisivita.

Vybrané proménné modelu cie:

norm — normalizace, odpovid4 emisivité ¥ = nyn.V v jednotkach [Y] = 10% m~3,
ne a ny je elektronova resp. vodikovéa hustota, V' je rozmér (objem) zdroje,

t — elektronovd teplota T, v keV,

sig — Sitka or Gaussova emisniho profilu, ve vychozim nastaveni je jeji hodnota 0
(izotermalni rozlozeni),

01, 02, ..., 30-uddva abundanci daného prvku (01 -H, ..., 30 - Zn).
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Ibal

Ibal (angl. Ionisation balance) neboli ioniza¢ni rovnovéha. Pro plazmové modely je mozné
pouzivat rizné vypocty ioniza¢ni rovnovahy. Je mozné pouZit 2 nejaktudlnéjsi verze ioni-
zacni databaze a to U16 [32] a U17 [33]. Zména modelu pro vypocet ionizacni rovnovéhy:

— ibal ul16/ul7 —zména piislusné databaze.

Var

Var (angl. Various Settings For The Plasma Models). Pro plazmové modely existuje nékolik
proménnych, které maji jako vychozi nastavenou konkrétni hodnotu, ale je mozné je ménit.
Jednim z pouzitych v modelovani je [30]:

— var calc new — pro model se pouZije nejnovéjsi verze databaze ¢ar SPEXACT.

5.3 Spektralni fitovani

Ptikazem fit dojde k fitovani spektrdlntho modelu na data. Béhem fitovdni mohou byt
ménény jen parametry, oznacené jako thawn. SPEX pouZiva dva typy fitovaci statistiky:
x? a C-statistiku. Soucasna verze pouZziva jako vychozi C-statistiku, protoZe ve vétsing
piipadt dava vice robustni vysledky [30].

5.3.1 x> fit

x? vypocitame jako:

n 2
=y Wi (5.2)
i=1 O
kde i je pocet datovych bind, &; soucet pozorovanych countl a countii pozadi, s; je oce-
kavany soucet countl zdroje a pozadi fitovaného modelu. Pro Poissonovo rozdéleni béZné
plati, Ze 61-2 = N;. Z Clanku [34] vyplyva, Ze klasickd metoda x? je nepfesna pro spektra s
méné nez 100 county na bin. Neni to kvili aproximaci Poissonovy statistiky normalniho
rozdélent, ale pouZitim pozorovaného poétu countii N; jako vah pro vypolet x2. Dile se
ukazuje, Ze tento problém miiZe byt vyfeSen nahrazenim Giz = s;, tedy oCekdvanym poctem
countli z nejlepsiho fitu modelu. Zaddnim do programu fit weight model, se pouZiji
tyto modifikované vihy. Tento fit zahrnuje nasledujici kroky: nejprve fituje spektrum za
pouziti datovych chyb jako vah; po dokonceni fitu a zadanim fit weight model dojde
k nahrazeni s; z prvniho kroku hodnotou s; z druhého kroku [30].

5.3.2 C-statistika

C-statistika je dal$f moZnosti ke spektralnimu fitovani. Jednd se o alternativu k fitovani x>
v limité [30]:

n
C=2) si—Ni+N;jIn(Ni/sy). (5.3)
i=1
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UZivatelsky je velmi vyhodné, pokud muze kontrolovat, zda hodnota C-statistiky je ak-
ceptovatelna vzhledem k fitu modelu. Toto ovéfeni nabizi oekdvand hodnota C-statistiky
(angl. Expected value of C-stat) Ce, zaloZzend na nejlepSim fitu modelu. Hodnota C. je
déna:

Ce=2Y Rulu) (1 — k+Kin(k/p). 54)
k=0

kde u je ocekavany pocet countd, k je pocet jevi (udalosti) (0, 1,2, ...).
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Zpracovani dat

Data galaxii byla ziskdna prostfednictvim druZice Chandra. Pro zpracovani bylo vybrano 6
galaxii. Pro galaxii NGC 5813 bylo ziskano nejdetailnéjsi rentgenové spektrum s expozi¢ni
dobou 650 ks. Jedna se o dosud nejdelsi pozorovani galaxie, jaké bylo druzici Chandra
pofizeno. Z tohoto diivodu byla tato galaxie zvolena pro detailnéjsi analyzu.

Pred analyzou spekter galaxii v programu SPEX bylo tfeba vytvofit pfislusné datové
soubory s koncovkami .res a .spo, které jsou vytvareny programem Trafo. Pro program
Trafo byly k dispozici tyto soubory pro kazdé spektrum galaxie:

— *_tot_combined new_bkg.pi
— *_tot_combined new_src.arf
— *_tot_combined new src.pi

— *x_tot_combined new_src.rmf

Program SPEX pracuje na bézi ptikazové fadky, tedy jednotlivé piikazy je tfeba za-
dévat bud’ postupné nebo, uZivatelsky pristupnéjsim zpisobem, vyséazet vSechny piikazy
samostatné do souboru, ktery je pak programem pouze nacten a pracuje s nim jizZ samo-
statné.

[nixi@galaxy NGC5813 spex files]$ spex
Welcome nixi to SPEX version 3.04.00

MEW in this version of SPEX:

04-12-2017 Set default ibal to Urdampilleta et al. (2017)

04-12-2017 Multiple atomic and model updates since 3.83.00 (see manual)
Currently using SPEXACT version 2.87.08. Type "help var calc for details.

sPex=> ||
Obrazek 6.1: Prostfedi programu SPEX.

Pii sdzeni piikazli bylo tfeba brat ohled na jejich poradi, at uz se piikazy zaddvaly pfimo
pres piikazovou fadku nebo byly uloZeny v souboru. Velkd pozornost byla zaméfena

_32_
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na komponenty rudého posuvu (reds), galaktické absorpce (absm) a srazkové ionizacni
rovnovahy (cie), protoZe zavisi na tom, zda jde o aditivni nebo multiplikativni komponenty.
Déle byly zadédny hodnoty rudého posuvu, absorpce a vzdédlenost galaxie. Hodnoty pro
galaxie, pouZzité v programu SPEX, jsou uvedeny v nasledujici tabulce:

Objekt ID zV d?[Mpc] nyg?[10*° cm™2

NGC 5813 5907 0,0065 32,1 4,37
NGC 5044 9399 0,0093 35,0 4,87
NGC4636 323 0,0031 18,8 1,9
NGC 4472 321 0,0033 19,5 1,53
NGC 1399 319 0,0048 18,4 1,5
NGC 4696 504 00114 413 8.3

Tabulka 6.1: Vstupni hodnoty galaxii pro program SPEX.

Béhem modelovani spekter ve SPEXu mohou byt ménény nékteré parametry, vici
kterym chceme sledovat zménu jinych parametr. Vychozi oznaceni je frozen — ,,zamrzlé*.
Mohou vSak byt tzv. uvolnény, oznaceny jako thawn, aby bylo mozZzné sledovat zménu
ostatnich parametrd béhem modelovani, napt.:

— parameter 1 2 nh value 4.38e-4 — zadand hodnota rudého posuvu galaxie,

— parameter 1 2 nh status frozen — zafixuje se hodnota rudého posuvu, vici
které miZeme sledovat zménu jinych parametrii (hodnot) jako abundance prvkii,
celkova emise apod.

MoZnosti ménit a uvolilovat parametry bylo vyuZito pro kazdou galaxii. ZvIast byly
zadany hodnoty pro vzdalenost dané galaxie, pro rudy posuv z a galaktickou absorpci ny.

V dalsim kroku byly uvolnény i abundance n€kterych prvki, konkrétné kysliku, kie-
miku, hoi¢iku, Zeleza a siry. Tyto prvky byly zvoleny proto, Ze v rdmci eliptickych galaxii
se nachdzi pozustatky po supernovach typu II a Ia, u kterych se ve spektru nachazi pravé
tyto prvky. Abundance neonu a hoi¢iku byly déle tzv. sparovany — piikaz couple, kvili
tomu, Ze jejich spektrdlni ¢ary jsou velmi blizko sebe a dochdzi k jejich prekryvéani. V
neposledni fadé bylo spektrum vSech galaxii ofezdno na stejny rozsah energii 0,5 — 2 keV
z diivodu eliminace vysokého Sumu pod a nad timto rozpétim.

Dale program SPEX nabizi né€kolik moznosti ke statistickému fitovani modelu a dat:
x? a C-statistika. Pro spektra byla pouZita C-statistika, z toho diivodu, Ze je idedlni pravé
pro rozsdhlejsi spektra, coz byl tento piipad. Nasledné bylo tfeba v programu SPEX zadat,
s jakou verzi SPEXACT ma program pracovat. SPEXACT je atomérni kéd s prislusnou
databéazi Car prvki. V soucasném programu je jako vychozi nastavena verze databaze
SPEXACT v2. Pro prvni analyzu a porovnani vysledkl vSech galaxii, byla vybrdna verze

"Hodnoty pro rudy posuv byly ziskdny z: http://ned.ipac.caltech.edu
ZHodnoty pro vzdalenost galaxif byly ziskdny z: http://ned.ipac.caltech.edu
3Hodnoty pro galaktickou absorpci byly ziskdny z: /heasarc.gsfc.nasa.gov


http://ned.ipac.caltech.edu
http://ned.ipac.caltech.edu
/heasarc.gsfc.nasa.gov
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v2 (déle v textu oznacovano jako star§i model) s modelem pro jednu teplotu (dale jako 1T)
a pro multiteplotni gdem model (angl. Gaussian Differential Emission Measure).

Vzhledem k tomu, Ze bylo k dispozici velmi obsdhlé spektrum galaxie NGC 5813, byla
v tom piipadé pouzitainova verze SPEXACT v3, pomoci které bylo provedeno modelovéni
s 1T 1 multiteplotnim gdem modelem. V textu déle ozna¢ovéano pouZiti SPEXACT v3 jako
novy model.

Pro pouziti novych modeli, jak pro 1T, tak i pro multiteplotni gdem modely, bylo tfeba
do prikazové radky zadat:

— var calc new — program bude modelovat s novou verzi SPEXACT v3.
Zadanim nasledujicich prikazi se zméni model 1T na multiteplotni gdem model:
— parameter 1 3 sigma status thawn — uvolnénim parametru o,

— parameter 1 3 sigma value 0.1 — zadanim konkrétni hodnoty o se model
zméni na multiteplotni gdem model.

Vysledky pro modelovéni galaxii obéma modely jsou uvedeny v tabulce 6.2.

1T model gdem model
Objekt & KT [keV] c kT [keV]

NGCS813 —  0,689+£0,001 005370005  0,69210,0009
NGC 5044 —  0,826+0,001  0,085+£0,003 0,854 40,002
NGC4636 —  0,682+0,003 0,081+£0,006 0,671 )05
NGC 4472 — 0,93740,002  0,1024£0,002 0,997 +0,004
NGC1399 —  0,991+0,008 0,1294£0,009  1,1140,02
NGC4696 — 14558+0,0008 0,19370000, 180670000

Tabulka 6.2: Modely 1T a multiteplotni gdem ve star$i verzi.

Dale byla provedena dikladnéjsi analyza galaxie NGC 5813. Nejdfive probihalo mode-
lovéni pro 1T a multiteplotnim gdem model ve starsi verzi, poté pro 1T a multiteplotnim
gdem model v novéjsi verzi.

Vysledky modelt jsou uvedeny nejprve v rdmci zmény vstupnich parametrd v tabulkach
6.3 a 6.4. Zmény abundanci prvkd, teploty k7T a parametru o jsou uvedeny v tabulkach
6.5 a 6.6. Na grafech 1T modelt (6.2, 6.3) a multiteplotnich gdem modela (6.4, 6.5) je

zobrazeno spektrum galaxie (¢ernd linie) a model (Cervena linie).
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Parametr Starsi model Novy model
z 2,196-1072 1,979-1072
ny (1028 /m?] 4,892-1074 4,698 1073
Y [10%*/m?] 3,71-10° 2,59-10°
x° 276451 1237,99
C-stat 2681,91 1223,66
Stupné volnosti 94 94

ocekdavand hodnota C-stat 103,01 414,35 103,01 + 14,35

Tabulka 6.3: NGC 5813: vystupni parametry 1T modelt.

Parametr Stars$i model Novy model
z 1,98-1072 2,19-1072
ny [10% /m?| 6,61-10~% 1,98-10~*
Y [10%*/m?] 3,55-10° 2,76-10%
x> 2555,50 1033,25
C-stat 248812 1003,98
Stupné volnosti 93 93

ocCekavana hodnota C-stat 103,01 £ 14,35 103,01 £ 14,35

Tabulka 6.4: NGC 5813: vystupni parametry multiteplotnich gdem modeld.

Parametr Stary model ~ Novy model
kT [keV] 0,689+0,001 0,69240,001
G - —

Abundace Fe  0,59+0,01  0,94-0,01
Abundace Si  0,626+0,009 0,86+0,01
Abundace S - 0,0ngzgé

Abundace Mg 0,6940,02  1,01£0,01
Abundace O 0,42 +0,02 0,617 001

Tabulka 6.5: NGC 5813: Vysledky 1T modelt.

Parametr Stary model Novy model
kT [keV| 0,6921 4+0,0009 0,672 40,002
c 0,053 000 0,116+0,004

Abundace Fe  0,664"000 1,03+0,02
Abundace Si 0,646 0,009 0,927 00,

Abundace S 09703 —
Abundace Mg 0,6891+0,007  0,9340,03
Abundace O 0,58+0,01 0451003

Tabulka 6.6: NGC 5813: Vysledky multiteplotnich gdem model.
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Obrazek 6.3: NGC 5813: Novy model 1T.
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Obrazek 6.5: NGC 5813: Novy multiteplotni gdem model.
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6.1 Analyza 2D map

Zpracovavanymi soubory jsou mapy ukazujici 2D rozdéleni teploty a emisivity dané
galaxie. Kazda z téchto map byla vytvorena za pomoci desitek az stovek spekter pro
kazdou oblast na snimku, ze kterych se pak urcila hodnota emisivity popft. teploty. Tyto
mapy je mozné vytvorit pouze pro objekty, ze kterych se detekuje velké mnoZstvi fotont.
V jinych ptipadech neni moZzné ziskat podobné mnozstvi spekter.

Vzorek galaxii v této praci umoziuje jejich podrobné zkoumani pravé diky t€émto 2D
mapam. K analyze byly pouZzity vzdy dva fits soubory s pfisluSnymi mapami pro kazdou
galaxii. Jejich rozbor probihal v programovacim prostfedi Jupyter notebooku prostiednic-
tvim jazyka Python. Jak bylo uvedeno, jeden ze dvojice souborti obsahuje informaci o
teplotnim rozdéleni atmosféry galaxie, dalsi snimek informaci o jeji celkové emisivité.

Pro porovnani vysledkti mezi sebou bylo nutné zvolit vhodné méfitko kazdého snimku.
Proto byly vybrany oblasti o poloméru 10 kpc, abychom mezi sebou porovnavali vZdy
stejné oblasti galaxie. Na obr. 6.6 — 6.11 jsou na osdch x a y soufadnice polohy pixelil na
snimku a postranni panel ukazuje rozsah teplot kT u teplotnich snimku a rozsah emisivit
Y. u snimku s emisivitou.

Dile byl pro kazdou galaxii nejdfive vytvoren tzv. maskovaci snimek, ktery odstranil
ze snimki pixely o nulové hodnoté, které by ndm v analyze mohly zanaset systematické
chyby. Maskovani téchto pixeld je na obrdzcich patrné a tato mista s nulovou hodnotou
jsou vyznacena ¢ernou barvou.

Dal8im krokem ve zpracovani bylo vytvofeni druhého maskovaciho snimku, ktery byl
utvoren z teplotniho snimku. Nejprve bylo nutné urc¢it vhodny sumacni interval teplot.
Tento interval byl stanoven z celkového rozsahu teplot z teplotnich snimki. Jako optimalni
se zvolil sumacni interval o velikosti kT ~ 0,02 keV. Pocet krokd s timto intervalem pak
zavisel pravé na teplotnim rozmezi snimku kazdé galaxie.

Poté se dany pocet krokid se sumacnim intervalem pouzil jako maska pro prislusny
snimek s emisivitou. Ve zvoleném maskovacim intervalu teplot se nasledné provedla suma
vSech hodnot emisivit, které odpovidaly dané oblasti na snimku pod maskou.

Tento mechanismus se poté opakoval v celém rozsahu teplot kazdého snimku galaxie.
Vysledky tohoto postupu jsou uvedeny na grafech 6.12 — 6.17. V téchto grafech je na ose
x vyznaCena vZzdy teplota kT [keV] a na ose y suma vSech emisivit } Y. v daném intervalu.

Poté byla data prolozena Gaussovou funkci, aby bylo mozné ziskat hodnoty pro ¢ a
sttedni hodnotu kT ~ x,, z nasledujiciho vztahu 6.1:

1 —(x—xm)z
W(x):G\/ﬁe 207, (6.1)
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Obrazek 6.6: NGC 5813: teplotni snimek (vlevo) a snimek s emisivitou (vpravo).
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Obrazek 6.9: NGC 4472: teplotni snimek (vlevo) a snimek s emisivitou (vpravo).
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Obrazek 6.10: NGC 1399: teplotni snimek (vlevo) a snimek s emisivitou (vpravo).
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2D mapy SPEX
Objekt c kT [keV] c kT [keV]

NGC 5813 0,05540,007 0,678+0,007 0,053 0,6921 40,0009
NGC 5044 0,05840,002 0,812+0,003 0,085+0,003 0,854 40,002
NGC4636 0064001  0,65£001 00810006 0,671 g0
NGC4472  0,08+0,01  0,994+0,01  0,10240,002 0,997 40,004
NGC 1399  0,114£0,02 1254001 0,12940,009  1,1140,02
NGC4696 0444005  132£005 01937070, 1,806 0003

44

Tabulka 6.7: Vysledky z 2D map a multiteplotniho gdem starSiho modelu SPEX.

Model c kT [keV]
1T stary — 0,689 40,001
1T novy - 0,692 40,001
gdemstary  0,05370005  0,6921 40,0009
gdemnovy 0,116+0,004  0,67240,002
2D mapy  0,055-+0,007 0,678 +0,007

Tabulka 6.8: NGC 5813: Srovnani vysledki pro v§echny modely a 2D mapy.

Diskuze

Z programu SPEX byly ziskdny vysledky z nejlepsiho fitu modelu galaxii pro 1T model
a multiteplotni gdem model starSi verze, které jsou sepsidny v tabulce 6.2. U galaxii
NGC 5813, NGC 5044, NGC 4636, NGC 4472 a NGC 1399 jsou vysledky pro kT
konzistentni mezi jednotlivymi modely a to i v rdmci nejistot. U galaxie NGC 4696 je
teplota pro multiteplotni gdem model vyssi hodnoty nez u 1T modelu.

Vysledky pro NGC 5813 jsou uvedeny v tabulkdch 6.3 a 6.4, kde jsou zmény vstupnich
parametrd modeld pro 1T star$i a novou verzi, pak pro multiteplotni gdem model starsi
anovou verzi. U 1T modeld je rozdil ve vysledcich parametrii patrny pro z, ny a Y, jejichz
hodnoty ve starii verzi vychazi vysii neZ v nov&jsi verzi programu. Hodnoty x? a C-stat
jsou mezi verzemi témer dvojndsobné. Obdobné vysledky jsou i pro multiteplotni gdem
modely, kde hodnoty parametrti pro star$i verzi jsou vyssi, neZ pro novéjsi verzi.

Hodnoty pro abundanci jednotlivych prvk, teploty a $itky rozdé€leni jsou sepsany v
tabulce 6.5 pro 1T modely a v tabulce 6.6 vysledky multiteplotnich gdem modelti. Hodnoty
abundanci prvkil pro 1T i multiteplotni gdem modely jsou u novéjsi verze systematicky
vySS8i nez u starsi verze. Teplota kT se naopak 1i$i mezi 1T modely pouze o 0,003 keV.
Pro multiteplotni gdem modely se jiZ hodnoty abundanci 1isi prvek od prvku. Teplota kT
je mezi témito verzemi posunuta o 0,02 keV. Nejvétsi rozdil je patrny pro Sitku rozdéleni
0, kterd u nové verze vychazi mnohem vyssi.

Graficky jsou vysledky modeli a spekter z programu SPEX pro NGC 5813 na obrazku
pro 1T modely 6.2 a 6.3, pro multiteplotni gdem modely na obr. 6.4 a 6.5. Na obrdzcich je
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s Y2z

u vSech modeltl v horni ¢asti spektrum (Cerna linie) a model (Cervend linie). V dolni ¢asti
jsou pak vyznacena rezidua z fitovani spekter.

Patrné rozdily jsou na grafech 6.2 a 6.3 pro 1T, pro multiteplotni gdem model v grafech
6.4, 6.5, kde je zfejmé, Ze pro novéjsi verze se model viici spektru v oblasti kolem 1,5 keV
vzdy zlepsil.

Vysledky z analyzy vSech vybranych galaxii programu SPEX a 2D map jsou uvedeny
v tabulce 6.7. Hodnoty pro o i kT, ziskané pomoci programu SPEX a z 2D map, jsou
téméft pro vSechny jednotlivé galaxie konzistentni.

Graf 6.13 galaxie NGC 5044 ukazuje, Ze rozdéleni bodti odpovidd Gaussové funkei,
coz velmi dobfe koresponduje s vysledky ziskanymi z 2D analyzy i modelovéani ve SPEXu.

Graf 6.14 galaxie NGC 4636 naznacuje, Ze v oblasti 0,75 — 0,90 keV jsou nékteré
body odlehlé a nefidi se Gaussovou funkci. Tyto vysledkou mohou byt interpretovany
pfitomnosti AGN v galaxii, ve které plisobi razové vlny a tim zahiivaji své okoli. Pfi
vysSich teplotdch pak bude i vyS$si emisivita.

Graf 6.15 galaxie NGC 4472 vykazuje dvé vyrazné oblasti odlehlych bodi v ¢asti
0,75—0,9keV a 1,05 — 1,20 keV. Data naznacuji, Ze jsou zde pfitomny dvé teplotni slozky.

cvv s

Oblast s nizsi teplotou mize byt vysledkem caste¢ného ochlazovani atmosféry galaxie.
Oblast s vyssi teplotou mize byt disledkem zahfivani okoli podobnym mechanismem jako
u predes]é galaxie (NGC 4636) — aktivita AGN. S timto tvrzenim koresponduji i vysledky
pro o, kde z multiteplotniho gdem modelu jsou hodnoty vy$8i neZ z 2D analyzy pfisluSnych
map.

Na grafu 6.16 galaxie NGC 1399 jsou patrné odlehlé body v oblasti 0,75 — 1,05 keV.
Také v tomto systému se objevuje druhé teplotni slozka, chladnéj$i sloZka, coZ je mozné
interpretovat jako ochlazovani atmosféry galaxie. Tato atmosféra se ochlazuje velmi rychle,
pfi¢emZ dochdzi k emisim FeXVII.

Graf 6.17 galaxie NGC 4696 ukazuje, Ze rozsah teplot v tomto piipadé bude mnohem
vétsi. To mize byt z toho diivodu, Ze se galaxie nachazi v centru kupy galaxii v Kentaurovi.
Proto je fitovani modelem, v némz se piedpokladd Gaussovo rozdéleni, nedostatené.
Timto modelem neni mozné dostateéné pfesné popsat komplikovanou teplotni strukturu
této galaxie. Toto potvrzuji i hodnoty ¢ a kT v tabulce 6.7, kde si hodnoty mezi modely
nekoresponduji.

Pro galaxii NGC 5813 jsou vysledky z modelti programu SPEX a 2D analyzy uvedeny
samostatné v tabulce 6.8, graf ukazujici data proloZend Gaussovou funkci je na obr. 6.12.
Data odpovidaji Gaussové funkci bez vyraznych skupin odlehlych bodd, jako tomu bylo
u predchézejicich galaxii. S ptfihlédnuti k vyslednym hodnotdm k7 jsou mezi modely
hodnoty srovnatelné. Pro multiteplotni gdem novy model a 2D mapy si v ramci chyby
vysledky odpovidaji.

Hodnoty o pro NGC 5813 z multiteplotniho gdem star§Stho modelu a 2D map se v
ramci nejistoty témét shoduji. Pro multiteplotni gdem novy model vychazi vSak hodnota o
mnohem vyssi viici vysledku z 2D map, coz muze byt zplisobeno prostorovou projekci. V
této projekci je mnohem vétsi rozpéti teplot nez rozsah teplot ur¢eny z 2D map, u nichZ byl
predpoklad, Ze kazda oblast ma pouze jedinou teplotu. Vyssi hodnota ¢ také naznacuje,
Ze v kazdé (i velmi malé) prostorové oblasti, kterou miZeme analyzovat pomoci druZice,
vidime v projekci plazma s Sirokym rozsahem teplot.



Zaveér

V této praci bylo dkolem analyzovat spektrum vybranych galaxii, kterd byla ziskdna z
druZice Chandra. Spektrum galaxie NGC 5813 bylo podrobeno detailnéj$i analyze, jde
totiZ o nejdelsi rentgenové pozorovani eliptické galaxie vibec.

Hlavnim tkolem bylo zjistit, jakou teplotni strukturu ma atmosféra, nachdzejici se
kolem vybranych galaxii. S pomoci programu SPEX byla modelovéna postupné vSechna
spektra galaxii nejprve s jednou teplotou (1T) a poté multiteplotnim gdem modelem (oba
ve star$i verzi programu). Ndsledovalo samostatné modelovani spektra galaxie NGC 5813.
V tomto piipadé byl zvolen také 1T a multiteplotni gdem model ve star$i a poté i v novéjsi
verzi programu. Zpracovani pro multiteplotni gdem model v nové verzi trvalo velmi dlouho
(cca 21 dnu).

Dile byla provedena analyza 2D map (snimky s emisivitou a teplotou) stejnych vybra-
nych galaxif, které mély poslouzit k porovnani vysledki z programu SPEX. Jejich zpraco-
vani probihalo prostfednictvim kédu psaném v programovacim jazyce Python. Zpracovana
data byla poté prolozena Gaussovou funkci. Tato funkce byla vybrdna na zdkladé definice
emisivity u cie komponenty v programu SPEX a pro ziskani predstavy, do jaké miry 1ze
tuto funkci aplikovat na zpracovdvand data.

Vysledky pro teploty galaxii k7" z programu SPEX a 2D map se velice dobfe shodovaly,
vyjma galaxie NGC 4696 (odliSovala i hodnota ¢ od modelu ve SPEXu a 2D map). Jak
bylo uvedeno, teplotni struktura je natolik komplikovand, ze zde selhdv4, jak 2D analyza
map, tak i multiteplotni gdem model. Vysledky galaxie NGC 5813 pro kT se velice dobie
shodovaly s teplotami, zjisténymi u 1T, multiteplotnich gdem modelti a 2D map.

Parametr o ve vétSiné pripadi vyrazné kolisa pfi porovndni modelt ze SPEXu a 2D
map. Vyjimkou je galaxie NGC 5813, u které jsou si hodnoty ¢ odpovidaji (multitepltni
gdem star$i model a 2D mapy).

V novéjsi verzi multiteplotniho gdem modelu byla tato hodnota mnohem vyssi oproti
vysledku z 2D map. Zpisobeno to mize byt i pouzitim jiné databaze Car v rdmci verzi
modelt SPEXu, protoZe zaddvané pocateni parametry byly pro vSechny gdem modely
naprosto stejné. V novém modelu je pouZita nejnovéjsi verze databaze, proto je vysledek
presnéjsi a srovnatelny s vysledkem v [12], kde o : 0,092 £0,003. Dale vysledky mohlo
ovlivnit rozsah spektra, konkrétné expozi¢ni doby, kterd byla 650 ks. V neposledni fadé
vyS$8i 0 muzZe byt zpisobena jinym rozsahem teplot kvili projekci.

Multiteplotni gdem model byl pouZit pravé proto, Ze vétSina galaxii nebo kup galaxii
md komplikovanou teplotni strukturu, kterou 1T model nedokéze vystihnout. Také analyza
2D map byla zvolena jako komplementdrni k multiteplotnimu gdem modelu, protoZe se u
obou metod se vyuZilo fitovani Gaussovou funkci. Predpoklad Gaussova rozdéleni bylo
nutné nasledné ovéfit.
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S prihlédnutim ke grafim u jednotlivych galaxii, je patrné, Ze ne vSechny presné
nasleduji normélni rozdéleni a jejich strukturu tedy vystihuje jind, komplikované;si funkce
neZ je pouzitd Gaussova funkce.

Stejné tak uvedenym zplsobem zpracovani dat z 2D map nemdme informaci o teplotn{
struktuie atmosféry ve sméru pozorovani galaxie. Chybi ndm tedy 3. rozmér k tomu,
abychom teplotni strukturu mohli piesné zjistit a pfipadné namodelovat. Naopak spektrum
s dlouhou expozici, modelované pomoci gdem modelu ve SPEXu ndm alespon ¢astecné
muze dat zpétnou informaci o tomto 3. rozméru. Pfesto se 2D analyza jevi jako velice
uzite¢ny ndstroj k dalSimu aplikovani resp. umoziiuje fici, zda ma dany objekt (galaxie,
kupa galaxii apod.) normélni rozdéleni a naznacit tak rozsah pouZitelnosti uvedené metody.
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