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Abstrakt

V této diplomové práci se zabýváme teplotnı́ strukturou vybraného vzorku galaxiı́.
Dále se detailněji zaměřujeme na eliptickou galaxii NGC 5813. Velmi hmotné eliptické
galaxie jsou známé tı́m, že je obklopujı́ atmosféry horkého plynu, které emitujı́ rentgenové
zářenı́. S pomocı́ programu SPEX, zaměřeného na rentgenová spektrálnı́ data, je provedena
analýza multiteplotnı́ho modelu a modelu pro jednu teplotu vybraných galaxiı́. Následně
jsou výsledky srovnány s 2D mapami, ukazujı́cı́mi rozdělenı́ teplot a emisivit daných
galaxiı́. Jejich analýza je provedena pomocı́ programovacı́ho 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.



MASARYKOVA UNIVERZITA

Přírodovědecká fakulta

ZADÁNÍ DIPLOMOVÉ PRÁCE
Akademický rok: 2018/2019

Ústav: Ústav teoretické fyziky a astrofyziky

Studentka: Bc. Eva Šinoglová

Program: Fyzika

Obor: Teoretická fyzika a astrofyzika

Směr: Astrofyzika

ŘeditelÚstavu teoretické fyziky a astrofyziky PřFMUVám ve smyslu Studijního a zkušebního řáduMU určuje diplomovou
práci s názvem:

Název práce: Teplotní struktura horké atmosféry eliptické galaxie

Název práce anglicky: The temperature structure of the hot atmosphere of an elliptical galaxy

Oficiální zadání:
Most galaxies comparable to or larger than the mass of the Milky Way host hot, X-ray emitting atmospheres. The student
will investigate the temperature structure of the atmosphere permeating the galaxy NGC 5813. The student will analyse
the global X-ray spectrum of the galaxy obtained in a very deep observation with the Chandra satellite. The spectrum
will be fit both using single temperature and multi-temperature models with the SPEX package, as well as using the most
recent atomic data the implementation of which is currently tested in SPEX. The best fit temperature structure, expressed
as the distribution of the emission measure as a function of temperature, will be compared with the 2D temperature
maps of the galaxy in the literature. This study shell determine the feasibility of modelling the temperature structure of a
galaxy using a single, global, CCD resolution spectrum and, in combination with 2D spectral maps, the potential of such
an analysis to reveal the 3D temperature structure of the galactic atmosphere.

Jazyk závěrečné práce:

Vedoucí práce: doc. Mgr. Norbert Werner, Ph.D.

Datum zadání práce: 28. 11. 2016

V Brně dne: 14. 5. 2019

Souhlasím se zadáním (podpis, datum):

. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .
Bc. Eva Šinoglová

studentka

. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .
doc. Mgr. Norbert Werner, Ph.D.

vedoucí práce

. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .
prof. Rikard von Unge, Ph.D.

ředitel Ústavu teoretické fyziky a
astrofyziky
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Brno 16. května 2019 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .
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5.3 Spektrálnı́ fitovánı́ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30
5.3.1 χ2 fit . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30
5.3.2 C-statistika . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30

Kapitola 6. Zpracovánı́ dat . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32

– vii –
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Úvod

Vesmı́r ukrývá mnoho různých objektů: od planet, hvězd, komet, hvězdných soustav až
po svět galaxiı́ a kup galaxiı́. Právě galaxie v něm zaujı́majı́ své důležité mı́sto. Gala-
xie, nepředstavitelně velké, složené z temné hmoty, hvězd, planet, plynu a prachu. Někdy
se podobajı́ mohutným vı́rům, které putujı́ vesmı́rným prostorem. Ty pak svými rameny
„sbı́rajı́ “ a pohlcujı́ plyn a prach ve svém okolı́, stlačujı́ jej a dávajı́ tak vzniknout novým
hvězdám. Nejsou to však mı́sta pouhého vzniku hvězd, ale i jejich zániku. Končı́ v podobě
supernov, které svými umı́rajı́cı́mi pozůstatky obohacujı́ své okolı́ o nové prvky, jenž jsou
stavebnı́mi základy pro zrod dalšı́ generace hvězd. Naproti těmto „galaktickým porodni-
cı́m“ stojı́ eliptické galaxie – bez spirálnı́ch ramen a výrazné hvězdné tvorby. Nicméně
tyto na prvnı́ pohled nezajı́mavé galaxie se pod drobnohledem jevı́ jako velmi prapodivné
systémy. Systémy, které majı́ dostatek materiálu k tvorbě nových hvězd ve velkém měřı́tku,
ale z nějakého důvodu se tomu tak neděje.

Tato práce se zaměřuje právě na eliptické galaxie a jejich detailnı́ zkoumánı́ v rámci
teploty materiálu, obklopujı́cı́ho galaxie. K analýze teplotnı́ distrubuce v rámci galaxiı́ byla
využita spektra zı́skaná prostřednictvı́m družice Chandra, která se zaměřuje na zdroje emi-
tujı́cı́ rentgenové zářenı́. Tato spektra jsou následně zpracována v rámci programu SPEX
několika modely. Dále jsou spektra srovnána s analýzou map, ukazujı́cı́ch 2D rozdělenı́
emisivit a teplot, stejných galaxiı́ za pomocı́ naprogramovaného kódu v jazyce Python.
Výsledky obou procedur se posléze podrobı́ vzájemnému srovnánı́, což určı́ přesnost a způ-
sobilost metody k analýze dalšı́ch teplotnı́ch struktur jiných objektů.

Následujı́cı́ kapitoly se postupně věnujı́ galaxiı́m, jejich členěnı́m a klasifikaci. Dále se
pak podrobněji zaměřujı́ na eliptické galaxie a jejich třı́dy. Poté se věnujı́ částečně aktiv-
nı́m galaktickým jádrům a stručně i rentgenové spektroskopii. Dalšı́ kapitoly se zabývajı́
detailně termálnı́mi procesy, které panujı́ v horkém plazmatu, dále pojednávajı́ o družici
Chandře, která zkoumá objekty vyzařujı́cı́ rentgenové zářenı́. V neposlednı́ řadě se věnujı́ i
programu SPEX, ve kterém probı́há analýza spekter galaxiı́. Na závěr se kapitoly zaměřujı́
na popis procedury analýzy dat a jejich výsledky.

– 1 –



Kapitola 1

Galaxie

Galaxie je hmotný, gravitačně vázaný systém, který je složen z hvězd, hvězdných po-
zůstatků, mezihvězdného materiálu (plyn, prach) a temné hmoty. Ve středu většiny galaxiı́
se nacházı́ černá dı́ra, jejı́ž činnost se projevuje zejména u aktivnı́ch galaxiı́. I naše Galaxie
má ve svém centru černou dı́ru. Tento „svět“ galaxiı́ je, co do velikosti, velmi různorodý –
od trpasličı́ch galaxiı́, s několika miliony hvězd, až po obřı́ galaxie se stovkami miliardami
hvězd. Předpokládá se, že v pozorovatelném vesmı́ru se nacházı́ 2 · 1011− 2 · 1012 gala-
xiı́ [1]. Vzdálenosti mezi jednotlivými galaxiemi jsou řádově kolem 106 pc. Mezigalak-
tický prostor je vyplněn řı́dkým plynem o průměrné hustotě menšı́, než odpovı́dá jednomu
atomu na m3. Mnoho galaxiı́ je organizována do skupin přı́padně kup galaxiı́. Ve většı́m
měřı́tku jsou tyto galaktické asociace uspořádány do vláknitých struktur [1].

Rozlehlé a vzdálené systémy, jakými jsou galaxie, vykazujı́ širokou škálu forem, něk-
teré v důsledku své vnitřnı́ struktury, jiné dı́ky své orientaci vzhledem k pozorovateli.
Uvedené faktory interpretuje morfologie galaxiı́.

Mezi běžné typy galaxiı́ patřı́ eliptické galaxie, které jsou velmi nápadné svým vejčitým
tvarem, a spirálnı́ galaxie se zakřivenými spirálnı́mi rameny. Vyskytujı́ se i nepravidelné
galaxie, jejichž beztvará struktura je připisována gravitačnı́mu působenı́ blı́zké galaxie.
Podobné působenı́ mezi sousednı́mi galaxiemi, které může mı́t za následek jejich spojenı́,
někdy výrazným způsobem přispı́vá ke vzniku nových hvězd.

1.1 Klasifikace galaxiı́
Klasifikace galaxiı́ je komplexnı́ kombinacı́ struktur, dle kterých jsou galaxie následně
setřı́děny do několika typů. Prvnı́ klasifikaci provedl William Herschel v roce 1786, kte-
rou uvedl v Catalogue of One Thousand New Nebulae and Clusters of Stars. Jedna z
nejdůležitějšı́ch klasifikacı́ byla vytvořena Edwinem Hubblem (1926) [1].

Hubbleova klasifikace byla zásadně zrevidována francouzským astronomem de Vau-
couleursem (1959), který zavedl několik dalšı́ch přechodných typů (viz obr.1.1). Následo-
valy dalšı́ revize členěnı́ galaxiı́; Sandage (1975), Sandage & Tammann (1981), Sandage
& Bedke (1994), van den Bergh (1998) a dalšı́ [1].

Každá galaxie se skládá z tzv. základnı́ch prvků, jejich vlastnosti se mohou významně
lišit. Mezi tyto prvky patřı́ jádro, galaktická výdut’, přı́čky, disk (se spirálnı́mi rameny,
prstenci atd.) a galaktické halo. Určitý řád, který byl odhalen současnými klasifikačnı́mi

– 2 –



Kapitola 1. Galaxie 3

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

systémy, nám ukazuje, že tyto vlastnosti nejsou zcela nezávislé. Tyto a dalšı́ vztahy mohou
fungovat jako vodı́tka pro pochopenı́ jak tvorby, tak i dalšı́ho vývoje galaxiı́.

1.2 Eliptické galaxie
Eliptické galaxie jsou nejvı́ce zastoupeným typem galaxiı́ ve vesmı́ru a jsou jednou ze třı́
hlavnı́ch třı́d galaxiı́. Kvůli svému mlhavému vzhledu jsou velmi často přesvı́ceny mladšı́mi
a zářivějšı́mi galaxiemi. Eliptické galaxie postrádajı́ výraznou vnitřnı́ strukturu jako majı́
napřı́klad spirálnı́ galaxie. V rámci eliptických galaxiı́ jsou hvězdy uspořádány symetricky,
jejich hustotnı́ rozloženı́ ubývá od středu směrem k vnějšı́mu okraji galaxie. Většina těchto
hvězd je mnohem staršı́ v porovnánı́ se stářı́m hvězd ve spirálnı́ch galaxiı́ch. Majoritnı́



Kapitola 1. Galaxie 4

počet eliptických galaxiı́ je tedy složen ze staršı́ch hvězd nı́zké hmotnosti a rozptýlené
mezihvězdné hmoty s minimálnı́ hvězdnou tvorbou. Eliptické galaxie jsou často obklopeny
dalšı́mi galaxiemi stejného typu a vytvářı́ tak kupy galaxiı́.

Nejznámějšı́ eliptickou galaxiı́ je galaxie Cygnus A, viz obr. 1.2, která se nacházı́ v
souhvězdı́ Labutě přibližně 600 Mly od Země a je velmi silným zdrojem rádiového zářenı́.

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

1.2.1 Klasifikace eliptických galaxiı́
Eliptické galaxie se od sebe lišı́ napřı́klad luminozitou, velikostı́ atd. (viz obr. 1.3). Dělı́ se
do několika skupin [1]:

• Normálnı́ eliptické galaxie – centrálně koncentrované objekty, které majı́ relativně
vysokou plošnou jasnost. Zahrnujı́ obřı́ eliptické galaxie (gE), středně jasné eliptické
galaxie (E) a kompaktnı́ eliptické galaxie (cE). Absolutnı́ hvězdná velikost se pohy-
buje od MB ∼ −15 mag (pro normálnı́ E galaxie) do MB ∼ −23 mag. Hmotnost se
pohybuje mezi 108−1013 M�, poloměr od méně než 1 kpc až po 200 kpc a hodnota
poměru hmotnost/zářivý výkon od 7 do vı́ce než 100 M�/L�.

• Trpasličı́ eliptické galaxie (dE) – lišı́ se od skupiny normálnı́ch eliptických galaxiı́
dı́ky výrazně menšı́ plošné jasnosti. Absolutnı́ hvězdná velikost se pohybuje v roz-
mezı́ MB ∼−13 až −19 mag s hmotnostı́ v rozsahu 107 až 109 M� a poloměrem od
1 kpc do 10 kpc. Dále majı́ mnohem menšı́ metalicitu než normálnı́ eliptické galaxie.

• cD galaxie – extrémně jasné (MB ∼−22 mag do −25 mag) a velké galaxie (s polo-
měrem přibližně ∼ 10 kpc) se nacházı́ v blı́zkosti center kup galaxiı́. Jejich plošná
jasnost v blı́zkosti jádra je velmi vysoká a majı́ rozsáhlou difuznı́ obálku. Mohou
dosahovat hmotnosti až 1013 M�. Vyznačujı́ se i velkou hodnotou poměru hmot-
nost/zářivý výkon, který někdy přesahuje 750 M�/L�, což indikuje značné množstvı́
temné hmoty.

• Modré kompaktnı́ trpasličı́ galaxie (BCD) – barevný index těchto galaxiı́ 〈B−V 〉
se pohybuje od 0,0 do 0,3, což odpovı́dá hvězdám hlavnı́ posloupnosti spektrálnı́ho
typu A a také naznačuje formovánı́ nových hvězd. Dalšı́ parametry těchto galaxiı́:
MB−14 až −17 mag; hmotnost řádově 109 M�; poloměr přibližně 1,5 kpc.
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• Trpasličı́ sféroidálnı́ galaxie (dSph) – vykazujı́ velmi nı́zkou luminozitu a plošnou
jasnost, která se pohybuje od MB ∼ −8 do −15 mag. Hmotnost dosahuje 107−
108 M� a poloměr 0,1−0,5 kpc.

1.2.2 Charakteristika eliptických galaxiı́
Eliptické galaxie se svou luminozitou nebo hmotnostı́ významným způsobem lišı́ od jiných
galaxiı́. Pohyb hvězd v rámci těchto galaxiı́ je převážně radiálnı́, absolutnı́ hvězdná velikost
těchto galaxiı́ MB se může pohybovat v rozsahu od −8 mag do −23 mag, jejich hmotnost
(bereme v úvahu viditelnou i temnou hmotu) je řádově 107 M� do vı́ce než 1013 M�
a velikost od několika desı́tek kpc až po stovky kpc. Z hlediska jasnosti, eliptické galaxie
charakterizujeme plošným profilem jasnosti – de Vaucouleursův zákon r1/4. Vztah pro
pozorovanou plošnou jasnost eliptických galaxiı́ I, která je funkcı́ poloměru r, je [6]:

I(r) = I0

(
r
rc

+1
)−2

, (1.1)

kde rc je poloměr jádra galaxie. Tento vztah poskytuje relevantnı́ popis rozloženı́ intenzity
v centrálnı́ch částech eliptických galaxiı́, z tohoto důvodu nenı́ použitelný pro vnějšı́ části.

Detailněji popisuje plošnou jasnost eliptické galaxie vztah [6]:

log10 =

[
I(r)
I(re)

]
=−3,3307

[(
r
re

)1/4

−1

]
, (1.2)

nebo

loge =

[
I(r)
I(re)

]
=−7,6692

[(
r
re

)1/4

−1

]
. (1.3)

Protože rovnice (1.2) a (1.3) byly normovány, je výraz re poloměr, pod nı́mž je emitována
polovina celkové jasnosti. I(re) je pak plošná jasnost pod tı́mto poloměrem. Celková
jasnost galaxie je pak dána [6]:

L = 7,215πIer2
e

(
B
A

)
, (1.4)

kde B/A je poměr mezi velkou a malou poloosou eliptické galaxie [6].
Tvar eliptických galaxiı́ se různı́ od sférických až po téměř ploché systémy. Dle klasi-

fikace Edwina Hubbla můžeme tyto galaxie členit právě dle jejich vzhledu tj. elipticity E,
která je dána vztahem pomocı́ parametrů A a B jako [1]:

E = 10
(

A−B
A

)
. (1.5)

Galaxie, které majı́ stejnou velikost A i B, odpovı́dajı́ Hubblově typu E0 a majı́ kruhový
tvar. Hraničnı́m typem je pak E7, kdy má galaxie velmi plochý profil. De Vaucouleursova
klasifikace eliptických galaxiı́ zahrnuje i typ E+, označován jako pozdnı́ typ (viz obr. 1.3,
dolnı́ řada). Nynı́ je uváděn jako přechodný typ mezi eliptickými a spirálnı́mi galaxiemi [1].
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Obrázek 1.3: Eliptické galaxie a jejich rozšı́řenı́ podle de Vaucouleurse [7].

1.2.3 Složenı́ eliptických galaxiı́
S výjimkou kompaktnı́ch trpasličı́ch galaxiı́, se eliptické galaxie jevı́ ve viditelné části
spektra vı́ce červené. Tato skutečnost poukazuje na to, že většina hvězd v galaxii je velmi
stará (obři, veleobři) a většina z nich se musela zformovat před vı́ce než 1010 roky. Eliptické
galaxie jsou tedy jakýmsi spektroskopickými indikátory nı́zké tvorby nových hvězd. Toto
tvrzenı́ bylo podpořeno pozorovánı́m družice GALEX v UV oblasti, které ukázalo, že
přibližně 15 % galaxiı́, jevı́cı́ch se jako červené, vykazuje velký UV exces. Snı́mky raného
typu galaxiı́ s UV excesem kolem λ ∼ 150 nm ukazujı́, že 75 % z nich sice naznačuje
tvorbu hvězd, ale tato mı́ra je velmi nı́zká (∼ 0,5 M�/rok) [8].

Kromě hvězd se i zde nacházı́ mezihvězdná hmota, složená hlavně z plynu a prachových
částic. Ukazuje se, že obsah této hmoty dosahuje pouze částečné hodnoty v porovnánı́ s
hodnotami této hmoty u spirálnı́ch galaxiı́. Odhadovaná hmota chladného atomového
a molekulového plynu je typicky menšı́ než 1 % celkové hmotnosti všech hvězd v galaxii.
Toto množstvı́ plynu je velmi malé ve srovnánı́ s očekávanou hodnotou plynu, uvolněného
během vývoje hvězd ve formě hvězdného větru, planetárnı́ch mlhovin apod. Na druhou
stranu, eliptické galaxie jsou obklopeny tzv. atmosférou, složenou z horkého plynu, což
bylo potvrzeno na základě analýzy dat z družic Einstein, ASCA, Chandra i XMM-Newton.
Tento horký plyn byl detekován dı́ky emisı́m rentgenového zářenı́. Detekujı́ se i emisnı́
čáry Hα (který emituje plyn o teplotách kolem 107 K), čáry HI ∼ 21 cm (chladný plyn s
teplotou ∼ 100 K) a v neposlednı́ řadě i molekulárnı́ čáry CO [6].

Horký plyn v eliptických galaxiı́ch

Jak již bylo uvedeno, eliptické galaxie jsou ve velké mı́ře obklopeny horkým plynem,
což bylo potvrzeno na základě mnoha pozorovánı́. Zdroje tohoto horkého plynu můžeme
rozdělit do dvou hlavnı́ch kategoriı́; internı́ a externı́. Internı́mi zdroji mohou být napřı́klad
hvězdy ve stádiu vývoje v rámci eliptických galaxiı́, které postupně uvolňujı́ plyn. Externı́m
zdrojem může být napřı́klad plyn z mezigalaktického prostoru, který je galaxiı́ gravitačně
přitahován. Obecně zdrojem plynu a také jeho ohřevu jsou i supernovy typu Ia (SN Ia) a
typu II (SN II).
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Rentgenová luminozita masivnı́ch eliptických galaxiı́ LX ∼ 1034−1037 W pro
LB > 3 · 1010 LB,� ukazuje, že většina produkovaného plynu je zachycena v rámci
potenciálu galaxie [9].

Elektronová hustota horkého plynu v obřı́ch eliptických galaxiı́ch se pohybuje v cen-
trálnı́ch oblastech kolem 0,1 částic/ cm3 a klesá vzhledem k poloměru: n ∝ r1,25±0,25. V
závislosti na jeho prostorovém rozloženı́ se hmotnost horkého plynu lišı́ řádově 1010 M�,
což odpovı́dá přibližně 1 % celkové hmotnosti hvězd. Abundance Fe zFe v horkém plynu
roste od okraje 0,2−0,4 po centrum 1−2, kde je dotována právě SN Ia [9].

Dobrou aproximacı́ pro popis se jevı́ stav, kdy je plyn uvnitř i vně eliptických galaxiı́ch
v hydrostatické rovnováze. Dalšı́m charakteristickým rysem tohoto horkého plynu je, že
dynamický a tzv. sound-crossing time jsou téměř totožné, což dobře odpovı́dá hydrostatické
rovnováze a jejich hodnota je mnohem menšı́, než pro dobu nutnou k zářivému ochlazovánı́
tzv. cooling time. Nicméně detailnı́ rentgenová spektra, pořı́zená družicı́ XMM-Newton,
vykazujı́ malé nebo žádné emise iontů o teplotách nižšı́ch než je polovina viriálové tep-
loty1 (Tvir/2), z čehož vyplývá, že docházı́ k ochlazovánı́ pouze malé části plynu nebo k
ochlazovánı́ nedocházı́ vůbec. Možné vysvětlenı́ tohoto pozorovaného jevu je, že plyn se
ochlazuje bez možnosti přı́mého pozorovánı́, protože rentgenové emise při ochlazovánı́
plynu mohou být skryty za chladnějšı́m plynem, který je rozprostřen v prostoru a absorbuje
zářenı́. Nebo naopak k ochlazovánı́ nedocházı́ a ztráty jsou kompenzovány dodatečným
zdrojem, který plyn zahřı́vá. V současnosti nejčastěji uváděným vysvětlenı́m je, že horký
plyn je zahřı́ván pomocı́ zpětné vazby aktivnı́ch galaktických jader (angl. AGN feedback),
nacházejı́cı́ch se v centrech eliptických galaxiı́. Důvodem tohoto předpokladu je rozsáhlá
netermálnı́ rádiová emise právě z těchto center [9].

Pokud by nemělo docházet k ochlazovánı́ plynu, musı́ být energetické ztráty určitým
způsobem kompenzovány. Zde svou roli hraje supermasivnı́ černá dı́ra, kde akrece hmoty
na černou dı́ru může produkovat značné množstvı́ energie, dostatečné k ohřevu jejı́ho
okolı́. Tento mechanismus může napomáhat převýšit ztráty a potlačit ochlazovánı́ plynu.
Problém ohřevu mezihvězdného a mezigalaktického plynu a s tı́m spojený nedostatek
chladného plynu, je přetrvávajı́cı́m jevem u velmi hmotných eliptických galaxiı́. To je
hlavnı́m důvodem zájmu dalšı́ho studia těchto systémů [35].

1.3 Aktivnı́ galaxie
Většina galaxiı́ má velmi jasné jádro, jehož intenzita může být tak velká, že převyšuje
emitované světlo z jiných částı́ galaxie. Běžné galaxie emitujı́ zářenı́, které má zejména
hvězdný původ a pouze malá část náležı́ plynu a prachu. Nicméně existujı́ i galaxie, které
majı́ mnohem širšı́ oblast distribuce energiı́ resp. vlnových délek. Některé z nich vykazujı́
emise od rádiové po RTG oblast, jiné naopak emitujı́ zejména gama zářenı́. Toto zářenı́
má původ v centrálnı́ části galaxie, což je označováno jako aktivnı́ galaktické jádro - AGN
(angl. Active Galactic Nuclei). Jasnost AGN se může značně měnit v krátkém časovém
úseku.

1Viriálová teplota – průměrná teplota při které gravitačně vázaný systém splňuje podmı́nky viriálového
teorému.



Kapitola 1. Galaxie 8

AGN můžeme rozdělit do následujı́cı́ch skupin [8]:

• Rádiové galaxie – silné rádiové zdroje. Optická spektra mohou (ale nemusı́) vy-
kazovat emisnı́ čáry. Pokud jsou přı́tomny, rozdělujeme objekty do dvou hlavnı́ch
skupin: BLRG (angl. Broad-Line Radio Galaxies) – široké emisnı́ čáry ve spektru,
NLRG (angl. Narrow-Line Radio Galaxies) – úzké emisnı́ čáry. Typickou rádiovou
galaxiı́ je napřı́klad Cygnus A na obr. 1.2.

• QSO (angl. Quasi-Stellar Objects) – dosud nejvzdálenějšı́ detekované objekty s
velmi vysokou luminozitou. Nejsou silnými zdroji rádiového zářenı́. Téměř 90 %
QSO objektů je rádiově tichých a proto je velmi obtı́žné jejich pozorovánı́ v této
oblasti. Typickým znakem je, že jejich spektra vykazujı́ vysokou hodnotu rudého
posuvu (z∼ 0,2−2,5).

• Seyfertovy galaxie – patřı́ mezı́ prvnı́ AGN, které byly vůbec pozorovány a klasifi-
kovány. Tyto AGN se nacházı́ převážně ve spirálnı́ch galaxiı́ch. Seyfertovy galaxie
dělı́me na dvě dalšı́ podskupiny; Seyfert 1 a Seyfert 2. Typ 1 má velmi široké a mělké
emisnı́ čáry. Rozšı́řenı́ čar naznačuje vysokou rychlost plynu ∼ 1000−5000 km/s,
který se pohybuje v blı́zkém okolı́ jádra. Typ 2 se vyznačuje předevšı́m mělkými
emisnı́mi čarami. Existuje i jemnějšı́ dělenı́; typ 1,5, . . .1,8 apod. Čı́slo představuje
poměr šı́řky čáry ku jejı́ hloubce.

• OVV (angl. Optically Violenty Variable) – pro tuto skupinu je charakteristická velmi
silná variabilita ve viditelné oblasti spektra. Celkový tok z těchto objektů se může
měnit v řádech dnů. Jejich zářenı́ je vysoce polarizováno a výrazně emitujı́ i v rádiové
oblasti.

• BL Lac objekty – pojmenovány po objektu BL Lacertae. Ve spektru se nepozo-
rujı́ silné emisnı́ nebo absorpčnı́ čáry. Stejně jako OVV, i BL Lac objekty emitujı́
polarizované zářenı́. Jejich jasnost se může výrazně měnit, pokud je daný objekt
pozorován po dostatečně dlouhou dobu.

• LINERy (angl. Low-ionization nuclear emission-line region) – je běžný typ AGN.
Jsou podobné typu Seyfert 2. Emisnı́ čáry majı́ původ v neutrálnı́ch atomech nebo
iontech s velmi nı́zkými ionizačnı́mi energiemi. Šı́řka spektrálnı́ch čar je typicky
velmi malá ve srovnánı́ napřı́klad se Seyfertovými galaxiemi.

Aktivita AGN je připisována centrálnı́ supermasivnı́ černé dı́ře. Centrálnı́ části všech
AGN jsou považovány za stejné a jsou vysvětlovány unifikovaným modelem AGN. Různé
variace ve vlastnostech AGN jsou připisovány jinému pozorovacı́mu úhlu, pod kterým
sledujeme vnitřnı́ část galaxie. V modifikovaném modelu je v centru AGN supermasivnı́
černá dı́ra obklopená plynným akrečnı́m diskem [6].
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1.3.1 Vybrané galaxie
Vzorek zkoumaných galaxiı́ tvořily následujı́cı́ galaxie (viz tabulka 1.1). NGC 5044
(obr. 1.5 vpravo dole) je eliptická galaxie v souhvězdı́ Panny, jejı́ž centrálnı́ část je výrazně
ovlivněna AGN. V systému jsou patrné dutiny a filamenty vzniklé právě aktivitou AGN.
Dále galaxie NGC 4636 (obr. 1.5 vlevo dole) je normálnı́ eliptická galaxie typu E0, na-
cházejı́cı́ se také v souhvězdı́ Panny. V této galaxii je pozorováno několik dutin v horkém
plynu, které jsou nejspı́še vytvořeny působenı́m jetů centrálnı́ AGN. Galaxie NGC 5044
i NGC 4636 obsahujı́ značné množstvı́ horkého plynu, který se částečně ochlazuje [10].
V galaxii NGC 4722 (obr. 1.5 vpravo nahoře) se naopak nedetekuje téměř žádný chladný
plyn. V tomto systému jsou patrné dutiny, vytvořené rázovými vlnami a jety, za jejichž
vznikem stojı́ centrálnı́ AGN. Dále NGC 1399 (obr. 1.5 vlevo nahoře) je cD eliptická
galaxie s aktivnı́ AGN, která se nacházı́ v blı́zkosti centra kupy galaxiı́ v souhvězdı́ Pece.
Také v této galaxii se vyskytujı́ jety a dutiny [11]. V neposlednı́ řadě galaxie NGC 4696
(obr. 1.4 vlevo) je velká eliptická galaxie s centrálnı́ AGN, nacházejı́cı́ se v samotném
centru kupy galaxiı́ v souhvězdı́ Kentaur [12].

Pro detailnějšı́ zkoumánı́ byla vybrána galaxie NGC 5813 (obr. 1.4 vpravo). Důvo-
dem výběru bylo předevšı́m velmi dlouhé pozorovánı́, dosud jediné takto uskutečněné v
rentgenové oblasti družicı́ Chandra (t ≈ 650 ks [13]).

NGC 5813 se nacházı́ v kupě galaxiı́ v souhvězdı́ Panny. Nacházı́ se ve vzdálenosti
přibližně 32 Mpc od Země [14] a jedná se o eliptickou galaxii. V centru NGC 5813 se
nacházı́ AGN, které interaguje s okolnı́m plynem a za přı́tomnosti magnetického pole se
vytvářı́ jet. Tento jet směřuje směrem ven z galaxie a odnášı́ s sebou vysoce energetické
částice. Pozorovánı́ dále odhalila v okolı́ jádra dva páry tzv. dutin (angl. cavities), které jsou
rozloženy v prostoru téměř kolineárně a každá z těchto dutin je spojena s rázovou vlnou.
Dosud nejdetailnějšı́ pozorovánı́ Chandry odhalilo třetı́ dvojici dutin, rovněž kolineárnı́
jako předchozı́ dutiny, které jsou asociovány s rázy, dosahujı́cı́mi až do vzdálenosti 30 kpc.
Tento systém je ojedinělý právě výskytem 3 párů dutin, za jejichž vznikem stojı́ rázové
vlny, utvářené aktivitou AGN. Právě dı́ky tomu je možné studovat zpětnou vazbu AGN.
Tyto rázové vlny zahřı́vajı́ plyn v galaxii i v jejı́m okolı́, zabraňujı́ jeho ochlazovánı́ a tı́m
potlačujı́ tvorbu nových hvězd. Okraje rázových vln jsou mı́rně rozšı́řené (bez výrazně
ostrých hranic), což může být způsobeno turbulentnı́m pohybem částic horkého plynu.
Za předpokladu, že probı́há právě turbulentnı́ pohyb, dosahuje rychlost plynu hodnoty
asi 320− 720 km/s, což je v souladu s předpovědı́ teoretických modelů, založených na
pozorovánı́ch horkého plynu v jiných systémech a kupách galaxiı́ [15].

Objekt Expozice [ks] 1 Rektascenze α 2 Deklinace δ 2

NGC 5813 47,37 15h01m11,26s +01◦42′07,09′′

NGC 5044 82,48 13h15m23,97s −16◦23′08′′

NGC 4636 35,84 12h42m49,87s +02◦41′16,01′′

NGC 4472 19,11 12h29m46,80s +08◦00′01,48′′

NGC 1399 49,89 3h38m29,08s −35◦27′02,67′′

NGC 4696 23,56 12h48m49,28s −41◦18′39,92′′

Tabulka 1.1: Vzorek vybraných galaxiı́.
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,

Obrázek 1.4: NGC 4696 (vlevo) [16] a NGC 5813 (vpravo) [17] - napozorováno Chandrou.

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

1Expozice ze zpracovávaných fits snı́mků
2Souřadnice:http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/

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


Kapitola 2

Stručný úvod do spektroskopie

Spektroskopie je jednı́m z nejdůležitějšı́ch nástrojů ke studiu okolnı́ho vesmı́ru a analýze z
něj přicházejı́cı́ho zářenı́. Astronomická spektroskopie je věda využı́vajı́cı́ ke svému studiu
právě techniky spektroskopie pro měřenı́ spektra elektromagnetického zářenı́, které vyza-
řujı́ různé vesmı́rné objekty. Zı́skánı́m a analýzou napřı́klad hvězdného spektra můžeme
určit, o jaký typ hvězdy se jedná, jaké je jejı́ chemické složenı́, jejı́ efektivnı́ teplota,
poloměr nebo rychlost rotace. Využı́vá se ke studiu i dalšı́ch objektů, jako jsou planety,
mlhoviny, galaxie nebo aktivnı́ galaktická jádra.

Spektrum můžeme proměřovat v několika pásmech; infračervené, viditelné, rádi-
ové a rentgenové oblasti spektra. Pro detekci signálu je zapotřebı́ různých metod v zá-
vislosti na frekvenci resp. vlnové délce zářenı́. Napřı́klad rentgenová a UV spektroskopie
vyžadujı́ detektory umı́stěné nad atmosférou, protože atmosférický ozon (O3) a moleku-
lárnı́ kyslı́k (O2) absorbujı́ zářenı́ s vlnovou délkou kratšı́ než 300 nm. K zı́skánı́ rádiového
signálu je nutno použı́t velkých antén nebo radioteleskopů umı́stěných na Zemi.

2.1 Rentgenová spektroskopie
Rentgenové zářenı́ můžeme rozdělit do několika podtřı́d na základě jejich vlnové délky,
resp. energie; tvrdé rentgenové zářenı́ je zářenı́ o vlnové délce 0,1− 0,01 nm (přibližně
12 − 120 keV) a měkké rentgenové zářenı́ o vlnové délce 10−0,1 nm (0,12 − 12 keV) [19].

Rentgenová spektroskopie se zabývá předevšı́m studiem a detekcı́ zářenı́ přicházejı́cı́
z velmi horkých oblastı́ vesmı́ru a tı́mto způsobem lze zkoumat i podmı́nky ve velmi
horkém plazmatu. Z rentgenových spekter je následně možné určit hustotu, teplotu, obsah
prvků apod. Dále lze zjistit z několika málo diskrétnı́ch rentgenových emisı́ a absorpcı́,
jaké fyzikálnı́ podmı́nky panujı́ v daném studovaném médiu [19].

Rentgenové emise jsou vlastnı́ téměř všem astronomickým objektům, mezi které patřı́
většina hvězd různých spektrálnı́ch typů, dvojhvězdné systémy, bı́lı́ trpaslı́ci, proměnné
hvězdy, kompaktnı́ objekty jako neutronové hvězdy nebo černé dı́ry, pulzary, pozůstatky
po supernovách, horký mezihvězdný plyn nebo mezigalaktická hmota v kupách galaxiı́. V
neposlednı́ řadě i aktivnı́ galaxie, jako napřı́klad Seyfertovy galaxie, radio galaxie, kvazary
a blazary.

– 11 –
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Rentgenovému kontinuu obvykle dominujı́ emise s energiemi 1−10 keV. V závislosti
na vzhledu spektra můžeme rozlišit tři základnı́ typy rentgenových emisı́; netermálnı́,
termálnı́ a kombinované.

Netermálnı́ emise je detekována u zdrojů, u nichž elektrony a jiné nabité částice o
vysokých energiı́ch, vyzařujı́ synchrotronové zářenı́ za přı́tomnosti magnetického pole.
Dále sem patřı́ inverznı́ Comptonův jev nebo synchrotronová Comptonova emise (SSC).
Zdroje vyzařujı́cı́ právě netermálnı́ zářenı́ zahrnujı́ aktivnı́ galaktická jádra (AGN), kvazary
a pulzary.

Zdroji termálnı́ho zářenı́ mohou být hvězdné koróny, plyn v kupách galaxiı́ (ICM),
AGN, bı́lı́ trpaslı́ci, neutronové hvězdy apod.

V poslednı́ řadě zdroje kombinovaného zářenı́ (kombinace termálnı́ho a netermálnı́ho)
jsou pozůstatky po supernovách, u nichž je plyn zahřı́ván rázovými vlnami. Hvězdné
koróny, pozůstatky po supernovách i ICM – obsahujı́cı́ plazma o velmi nı́zké hustotě
(ne ' 10−3− 10−2 cm−3) a teplotě (T ' 106− 108 K), které produkujı́ značnou část
kontinua a emisı́ v čarách v rentgenové oblasti.

Pod podmı́nkou ionizačnı́ rovnováhy v rámci horkého plazmatu, může rentgenové
kontinuum vznikat třemi procesy: Termálnı́ bremsstrahlung (volně-volná emise), rekom-
binace (volně-vázaná emise) nebo dvou-fotonový rozpad metastabilnı́ch stavů. Srážky
mezi ionty a elektrony produkujı́ charakteristické rentgenové čáry. Emise v čarách jsou
výsledkem srážkové excitace valenčnı́ch elektronů nebo elektronů uvnitř slupek, zářivých
a dvou-elektronových rekombinacı́ nebo srážkových ionizacı́ ve vnitřnı́ch slupkách. Emise
v čarách a jejich četnost v sobě nesou informaci o stavu, hustotě, termálnı́m pohybu, tep-
lotě a abundanci prvků. Důležitým parametrem pro termálnı́ nebo srážkově ionizované
plazma i pro fotoionizované plazma je energetický rozsah právě 0,1− 10 keV, což z něj
činı́ nejdůležitějšı́ rozmezı́ pro rentgenovou spektroskopii [19].



Kapitola 3

Termálnı́ procesy v plazmatu

Termálnı́ rentgenové zářenı́ a jeho analýza je důležitým nástrojem pro studium kosmických
objektů, u nichž probı́hajı́ právě vysokoenergetické procesy. Přı́kladem těchto objektů
může být horká hvězdná koróna, zbytky po supernovách, proměnné hvězdy, akrečnı́ disky
v binárnı́ch systémech a disky kolem černých děr, difuznı́ mezihvězdné médium v galaxii,
vnějšı́ části AGN apod. Plyn, vyskytujı́cı́ se v uvedených oblastech, má velmi nı́zkou
hustotu a obsazenı́ jednotlivých energiových hladin v atomech se již neřı́dı́ Sahovou
rovnicı́. Mı́sto toho je většina atomů v základnı́m stavu nebo blı́zko tohoto stavu. V takto
řı́dkém plazmatu je třeba brát v úvahu, že plyn má malou nebo střednı́ optickou hloubku.
V tomto prostředı́ je přenos energie zářenı́m prostý. Dı́ky nı́zké hustotě plynu lze ve
většině přı́padů zanedbat hustotnı́ vlivy. Pro velmi nı́zké hustoty je zapotřebı́ brát v úvahu
i fotoionizačnı́ efekty.

Existuje několik způsobů, jakými mohou částice mezi sebou vyměňovat energii; sráž-
kou, výměnou fotonů, emise, absorpce nebo rozptyl [20].

3.1 Ionizačnı́ procesy
Srážková ionizace

Srážková ionizace nastává, pokud během interakce volného elektronu s atomem popř.
iontem, předá volný elektron část své energie jednomu z vázaných elektronů v atomu popř.
iontu a je tak následně schopen uniknout. Nezbytnou podmı́nkou pro tento mechanismus
je, že kinetická energie E volného elektronu musı́ být většı́ než vazebná energie I dané
slupky, ze které elektron uniká. Rovnice udávajı́cı́ účinný průřez σ tohoto procesu, je
Lotzova formule ve tvaru [20]:

σ =
ans ln(E/I)

E I
, (3.1)

kde ns je počet elektronů ve slupce a parametr a je normalizace (a = 4,5 ·10−24 m2keV2). Z
rovnice vyplývá, že vysoce energetické elektrony majı́ nižšı́ ionizačnı́ energii než elektrony
s nižšı́ energiı́. Pro přı́pad, kdy E = I, je účinný průřez s takto nastavenou meznı́ energiı́
roven nule.

– 13 –
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Rovnici účinného průřezu (3.1) můžeme integrovat analyticky a výsledek vyjádřit
ve formě exponenciálnı́ch integrálů. Asymptotické výsledky pro celkový počet přı́mých
ionizacı́ v jednotkovém objemu za jednotku času CDI jsou dány pro nı́zké a vysoké teploty
vztahy [20]:

kT � I : CDI '

(
2
√

2 a ns√
πme

)
neni
√

kT e−I/kT

I2 , (3.2)

kT � I : CDI '

(
2
√

2a ns√
πme

)
ne ni ln(kT/I)

I
√

kT
, (3.3)

kde ne a ni je počet elektronů resp. počet iontů, me je hmotnost elektronu.
Pro velmi nı́zké teploty se četnost ionizacı́ exponenciálně blı́žı́ nule. Celková rychlost

ionizace závisı́ na okolnostech, které plynou z podmı́nek pro atomové slupky. Obvykle jsou
důležité 2 až 3 vnějšı́ slupky a to kvůli členu I−2 v rovnici (3.2) a členu I−1 v rovnici (3.3).

Autoionizace

Interakce fotonu nebo volného elektronu s atomem popř. iontem vede k ionizaci. Pokud
je elektron z některé vnitřnı́ slupky odstraněn, výsledný iont je energiově nestabilnı́. Tuto
vzniklou mezeru lze s určitou pravděpodobnostı́ vyplnit za pomocı́ autoionizace skrze
Augerův proces. V tomto procesu jeden z elektronů z vnějšı́ slupky zaplnı́ volnou pozici
na nižšı́ energiové hladině. Takto uvolněná energie nenı́ emitována jako foton, ale předána
jinému elektronu ve vnějšı́ slupce, který pak může uniknout z iontu. Pokud konečná
elektronová konfigurace iontu stále nenı́ stabilnı́, autoionizace může pokračovat do doby,
než je iont stabilnı́ viz obr. 3.1 [20].

Excitačnı́ autoionizace

Při ionizaci je zapotřebı́, aby měl volný elektron dostatečnou energii. Pokud tomu tak nenı́
(E < I), k ionizaci nedocházı́. Nicméně existuje stále možnost, jak dosáhnout ionizace. Jde
však o komplikovanějšı́ mechanismus. Jakmile dojde ke srážce, elektron z vnějšı́ slupky se
ocitá na vyššı́ energiové hladině a následkem toho je excitace. Ve většině přı́padů, se iont
opět vrátı́ do základnı́ho stavu zářivým přechodem a přitom se emituje foton. V některých
přı́padech je excitovaný stav nestabilnı́ a může se objevit Augerův proces (bez zářivého
přechodu). Vakantnı́ slupka je pak zaplněna jiným elektronem z jedné z vnějšı́ch slupek,
zatı́mco předchozı́ excitovaný elektron je schopen uniknout z iontu. Tento mechanismus se
vyskytuje pouze za podmı́nky, že excitovaný elektron přicházı́ z jedné z vnitřnı́ch slupek.
Tento proces je důležitý pro ionty lithia, sodı́ku a pro dalšı́ podobné atomy. Schéma procesu
je na obr. 3.2 [20].
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Obrázek 3.1: Augerův proces [21]. Spektroskopický zápis použitého přı́kladu je K, L1,
L2,3.

Obrázek 3.2: Přı́klad excitačnı́ autoionizace pro iont lithia [20].

3.2 Rekombinačnı́ procesy
Zářivá rekombinace

Zářivá rekombinace je komplemetárnı́ proces k fotoionizaci. Volný elektron je zachycen
iontem a během záchytu se emituje foton. Uvolněné zářenı́ je označováno jako volně-
vázaná emise v kontinuu. Vztah mezi fotoionizačnı́m účinným průřezem σbf(E) a rekom-
binačnı́m účinným průřezem σfb se nazývá Milneho relace [20]:

σfb(v) =
E2gnσbf(E)
mec2mev2 , (3.4)

kde c je rychlost světla, me hmotnost elektronu a gn je statistická váha kvantového stavu,
ve kterém je elektron zachycen (pro prázdnou slupku je gn = 2n2).
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Průměrovánı́m přes Maxwellovo rozdělenı́ zı́skáme rekombinačnı́ koeficient Rn pro n-tou
hladinu [20]:

Rn = nine

∫
∞

0
v f (v)σfb(v)dv. (3.5)

Bere se v úvahu, že se energie zachovává, tedy E = 1
2mev2 + I.

V krajnı́ch přı́padech bude pro rekombinačnı́ koeficient platit [20]:

kT � I : Rn ∼ T−
1
2 , (3.6)

kT � I : Rn ∼ ln(I/kT )T−
3
2 . (3.7)

Z rovnice (3.6) vyplývá, že T → 0 dosahuje rekombinačnı́ koeficient nekonečna a chladné
plazma je velmi těžké ionizovat. Pro T → ∞ se rekombinačnı́ koeficient blı́žı́ nule, což
vyplývá ze vztahu (3.7) pro (v→ ∞) a také kvůli výraznému poklesu fotoionizačnı́ho
účinného průřezu pro vysoké energie.

Jako přibližnou aproximaci můžeme použı́t I ∼ (Z/n)2. Touto substitucı́ zı́skáme ná-
sledujı́cı́ rovnice [20]:

kT � I : Rn ∼ n−1, (3.8)

kT � I : Rn ∼ n−3. (3.9)

V rekombinujı́cı́m plazmatu bude obsazeno vı́ce vyššı́ch excitovaných hladin rekom-
binacı́, což vede k silnějšı́m emisı́m v čarách. Na druhou stranu v ionizujı́cı́m plazmatu se
rekombinace objevuje na nižšı́ch hladinách.

Pro celkovou mı́ru zářivé rekombinace αRR platı́ vztah [20]:

αRR ≡∑
n

Rn = 5,197 ·10−20Zλ
1/2(0,4288+0,5lnλ +0,469λ

−1/3), (3.10)

kde λ ≡ EHZ2/kT a energie EH = 13,6 eV je Rydbergova energie.
Zachycený elektron ne vždy dosáhne základnı́ho stavu okamžitě. Pro chladné plazma

(kT� I) jsou vyššı́ excitované stavy vı́ce obsazovány. Aby se dostal elektron do základnı́ho
stavu, je vyžadován jeden nebo vı́ce zářivých přechodů. Porovnánı́ rekombinace s excitacı́
ukazuje, že pro nižšı́ teploty zářivá rekombinace převládá, pro vyššı́ teploty převládá zářivá
excitace.

Dvouelektronová rekombinace

Tento proces je komplementárnı́m procesem k excitačnı́ autoionizaci. Dvoulektronová re-
kombinace nastává tam, kde elektron rekombinuje s iontem v excitovaném stavu a excituje
přitom druhý elektron. Iont je ponechán ve vysoce ionizovaném stavu (2x ionizovaný stav),
který se pak může vrátit zpět do základnı́ho stavu autoionizacı́ (tı́m se měnı́ dvouelektro-
nová rekombinace v proces jednoduchého rozptylu), nebo zářivým přechodem.
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Pravděpodobnost zářivého přechodu αDR lze aproximovat vztahem [20]:

αDR =
A

T 3/2 e−T0/T
(

1+Be−T1/T
)
, (3.11)

kde A, B, T0 a T1 jsou volné parametry. Pro T →∞ je asymptotické chovánı́ identické jako
pro zářivou rekombinaci. Pokud T → 0, můžeme tuto rekombinace zanedbat, protože volný
elektron nemá dostatečnou energii k excitaci vázaného elektronu. Schéma mechanismu
dvouelektronové rekombinace je zapsáno ve tvaru:

e−+Aq+→ A∗∗q−1→ Aq−1 + γ, (3.12)

kde ** reprezentuje dvakrát ionizovaný stav q−1 krát ionizovaného iontu A. γ reprezentuje
foton.

3.3 Absorpčnı́ procesy
Rentgenové paprsky emitované vesmı́rnými objekty neputujı́ prostorem směrem k Zemi,
aniž by nebyly ovlivněny okolnı́m prostředı́m. Prostředı́, které se nacházı́ v cestě těchto
paprsků, může absorbovat část zářenı́. Absorpčnı́ čáry lze studovat i pomocı́ spekter s
vysokým i nı́zkým rozlišenı́m.

Absorpce v kontinuu

Absorpci v kontinuu je možné spočı́tat z fotoionizačnı́ho účinného průřezu. Celková opacita
v kontinuu τc může být zapsána jako [20]:

τc(E)≡ NHσc(E) = ∑
i

Niσi(E), (3.13)

ke NH je sloupcová hustota vodı́ku, σc účinný průřez v kontinuu. Opacita se průměruje
přes všechny ionty i se sloupcovou hustotou Ni. Využitı́m rovnice (3.13) lze se znalostı́
koncentrace hmoty odvodit vztah pro přenos v kontinuu T (E) jako [20]:

T (E) = e−τc(E). (3.14)

Absorpce v čarách

Jak již bylo uvedeno, světlo, které procházı́ ze zdroje přes určitý shluk hmoty, může být
částečně absorbováno. Projevem tohoto jevu může být nejen absorpce v kontinuu, ale i
absorpce v čarách. Pro přenos energie ve spektrálnı́ čáře T o vlnové délce λ platı́ [20]:

T (λ ) = e−τ(λ ). (3.15)
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Pro τ(λ ) dále platı́:

τ(λ ) = τ0ϕ(λ ), (3.16)

kde ϕ(λ ) je profil čáry a τ0 je opacita v centru čáry λ0. Opacita je dána vztahem [20]:

τ0 =
αhλ f Ni

2
√

2πmeσv
, (3.17)

kde α je konstanta jemné struktury a h Planckova konstanta (h = 6,626 ·10−34 J s). Optická
hloubka závisı́ také na vlastnostech absorbujı́cı́ho prostředı́, zejména na sloupcové hustotě
iontů Ni, na disperznı́ rychlosti σv a také na sı́le oscilátorů f .

V nejjednoduššı́ aproximaci můžeme zavést Gaussův profil čáry ϕ(λ ) = e(λ−λ0)
2/b2

,
což koresponduje s Dopplerovým rozšı́řenı́m pro termálnı́ plazma. Ve vztahu veličina b
závisı́ na střednı́ kvadratické šı́řce Gaussova rozdělenı́ σ vztahem b =

√
2σ .

Ekvivalentnı́ šı́řku čáry W je možné zı́skat ze vztahu [20]:

W =
λσ

c

∫
∞

−∞

[1− exp(−τ0e−y2/2)]dy. (3.18)

Pro přı́pad, kdy τ0� 1, integrál může být vyčı́slen jako:

τ0� 1 : W =
αhλ 2 f Ni

2me c
=

1
2

α
hν

mec2 f λ
2Ni. (3.19)

Gaussův profil čáry je vhodná aproximace, pokud Dopplerova šı́řka čáry je většı́ než
je jejı́ přirozená šı́řka. Přirozeným profilem pro absorpčnı́ čáru je Lorentzův profil [20]:

ϕ(λ ) =
1

(1+ x2)
, (3.20)

kde x je:

x =
4π(ν−ν0)

A
. (3.21)

A reprezentuje celkovou mı́ru pravděpodobnosti přechodu z hornı́ hladiny na jakoukoliv
nižšı́ hladinu.

Galaktická absorpce

Rentgenové zářenı́ ze zdroje, který se nacházı́ mimo naši Galaxii, musı́ procházet me-
zihvězdným prostředı́m galaxie. Zářenı́ je tak zeslabováno faktorem e−τ(E) s optickou
hloubkou danou vztahem [20]:

τ(E) = ∑
i

σi(E)
∫

ni(l)dl, (3.22)

kde se sčı́tá přes všechny ionty i a integruje přes paprsek l, v jehož směru je pozorován
daný zdroj. Účinný průřez absorpce σi(E) je často brán jako fotoionizačnı́ účinný průřez.
Pro spektra s vysokým rozlišenı́m je nutné započı́tat i opacitu v čarách, pro vysoké hodnoty
sloupcové hustoty, pak také Comptonovu ionizaci nebo Thompsonův rozptyl.
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Pro chladné neutrálnı́ plazma můžeme psát [20]:

τ = σeff(E)NH, (3.23)

se sloupcovou hustotou vodı́ku NH, danou vztahem:

NH =
∫

nH dx. (3.24)

V efektivnı́m účinném průřezu σeff(E) jsou zahrnuty přı́spěvky k absorpci od všech prvků.

3.4 Emisnı́ procesy
V plazmatu existujı́ 3 emisnı́ procesy: Bremsstrahlung, volně-vázaná emise a dvoufotonová
emise.

Bremsstrahlung

Bremsstrahlung patřı́ mezi emisnı́ procesy v kontinuu. Název bremsstrahlung pocházı́ z
německého bremsen - „brzdit“ a strahlung - „zářenı́ “, tedy brzdné zářenı́. Jedná se o elek-
tromagnetické zářenı́ produkované při zpomalovánı́ nabitých částic nebo při vychylovánı́
nabité částice z jejı́ trajektorie. Typicky se jedná o interakci mezi volným elektronem a ion-
tem (přı́padně atomovým jádrem) viz obr. 3.3. Pohybujı́cı́ se částice ztrácı́ svou kinetickou
energii, přičemž se emituje foton. Obecně je bremsstrahlung jakékoliv zářenı́ generované v
důsledku zpomalovánı́ nabité částice. Proces zahrnuje synchrotronové zářenı́ (tj. emise fo-
tonu relativistickou částicı́), cyklotronové zářenı́ (tj. emise fotonu nerelativistickou částicı́)
a emise elektronů a pozitronů během β -rozpadu.

Bremsstrahlung je dominantnı́m mechanismem emise v kontinuu horkého plazmatu.
Jde o důležitý ochlazovacı́ mechanismus v oblastech s vysokými teplotami, jako např.: rá-
diové emise z H II oblastı́, rádiové emise z ionizovaných větrů a jetů, rentgenové emise z
kup galaxiı́ apod. [22].

Emisivita zářenı́ bremsstrahlung je popsána rovnicı́ [8]:

ε
ff
ν =

32πZ2e6neni

3mec3

√
2π

3kBT me
e−hν/kBT gff(T,ν), (3.25)

kde e značı́ elementárnı́ náboj, ne a ni je čı́selná hustota elektronů resp. iontů, Z je náboj
iontů a me hmotnost elektronu, kB = 1,38 ·10−23 J K−1 je Boltzmannova konstanta. Bez-
rozměrná funkce gff se nazývá Gauntův faktor, který reprezentuje kvantově-mechanický
faktor 1. řádu [8]:

gff ≈
3√
π

ln
(

9kBT
4hν

)
. (3.26)

Teplota plynu ve velkých kupách galaxiı́ se pohybuje okolo T ∼ 5 · 107 K neboli
kBT ∼ 5 keV (v rentgenové astronomii se použı́vá k vyjádřenı́ teploty jednotka keV,
stejného označenı́ teploty bude využı́váno i v následujı́cı́m textu).
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Pro termálnı́ plazma se slunečnı́ abundancı́ prvků, je celková emise zářenı́ bremsstrahlung
dána vztahem [8]:

eff =
∫

∞

0
dνε

ff
ν ≈ 3,0 ·10−34

√
T

1 K

( ne

1 cm−3

)2
W cm−3. (3.27)

Obrázek 3.3: Mechanismus zářenı́ bremsstrahlung [23].

Volně-vázaná emise

Volně-vázaná emise se objevuje během zářivé rekombinace z podkapitoly 3.2. Energie
vyzářeného fotonu odpovı́dá bud’ionizačnı́ energii rekombinovaného iontu (pro rekombi-
naci do základnı́ho stavu), nebo ionizačnı́ energii odpovı́dajı́cı́ excitovanému stavu (pro
rekombinace do vyššı́ch hladin). Volně-volná emise efb je určena [20]:

efb = ∑
i

neniRr. (3.28)

kde Rr je rekombinačnı́ koeficient z podkapitoly 3.2. Volně-vázaná emise je velmi důležitým
procesem. Napřı́klad pro CIE (angl. Collissional ionization equilibrium) s kT = 0,1 keV
je volně-vázaná emise dominantnı́m mechanismem v kontinuu pro energie E > 0,1 keV.
Pro CIE s kT = 1 keV, tento mechanismus dominuje v kontinuu nad 3 keV. Pro CIE s
kT � 1 keV je nejdůležitějšı́m mechanismem zářenı́ bremsstrahlung. Pro CIE s kT � 0,1
keV pak převládá volně-vázaná emise.

3.4.1 Emisnı́ procesy v čarách
Emisnı́ procesy v čarách hrajı́ také velmi důležitou roli v termálnı́m plazmatu. Zářenı́ v
čarách muže být rozděleno do dvou základnı́ch kroků; excitačnı́ a emisnı́ proces.
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Excitačnı́ proces

Atom popř. iont musı́ být uveden do excitovaného stavu před tı́m, než může emitovat fotony
v čarách. S tı́m souvisı́ několik fyzikálnı́ch procesů. Jednı́m z nich je srážková excitace
pro plazma v CIE. Srážka elektronu s iontem jej posune do excitovaného stavu. Dalšı́
způsobem excitace iontu je absorpce fotonu s přesně danou energiı́. Také vnitřně-slupková
ionizace může vybudit iont do excitovaného stavu [20].

Emisnı́ proces

Iont, vybuzený do excitovaného stavu j, může přejı́t do základnı́ho stavu nebo do některého
stavu i s nižšı́ energiı́ vyzářenı́m fotonu. Tento mechanismus je označován jako emisnı́
proces. Pravděpodobnost, že se vyskytne tento proces za jednotku času, je dán spontánnı́m
přechodem Ai j. Hodnota Ai j je různá pro každý přechod. Celková sı́la čáry Pi j je pak
dána [20]:

Pi j = Ai jn j, (3.29)

kde n j je čı́selná hustota iontů v excitovaném stavu j. Excitace ze základnı́ho stavu g je
následována spontánnı́ emisı́ a může být aproximována rovnicı́ [20]:

ngneSg j = n jAg j,
n j

ng
� 1, (3.30)

kde Sg j označuje mı́ru excitacı́.
Ve skutečnosti je mechanismus mnohem komplikovanějšı́. Excitovaný iont může pře-

jı́t do jiného mezistavu nebo svou roli zde mohou hrát i dalšı́ excitace jako napřı́klad
kaskády přechodů z jiných stavů. Pro vysoké hustoty může mı́t vliv i srážková excitace
nebo deexcitace. Ne všechny možné stavy mezi jednotlivými energiovými hladinami jsou
povoleny. Existujı́ i procesy, kdy jsou dovoleny i zakázané přechody, ale s mnohem menšı́
pravděpodobnostı́ tohoto přechodu Ai j. Pokud nenı́ jiná možnost, jak by mohl přejı́t iont
z excitovaného j do jiného stavu, mohou se pak tyto zakázané čáry objevit a být i velmi
silné [20].

3.4.2 Ionizačnı́ rovnováha
Pro výpočet rentgenové emise nebo absorpce plazmatu je zapotřebı́ znát také koncentraci
iontů. Tato koncentrace může být určena z rovnic ionizačnı́ rovnováhy. Základnı́ veličinou
v těchto výpočtech je mı́ra ionizacı́ a rekombinacı́. Uvedeme několik důležitých přı́padů;
srážková ionizačnı́ rovnováha a fotoionizačnı́ rovnováha [20].

Srážková ionizačnı́ rovnováha

Nejjednoduššı́m přı́padem je srážková ionizačnı́ rovnováha CIE. V tomto procesu se
uvažuje, že plazma je opticky tenké pro vlastnı́ zářenı́ a nenı́ zde žádné vnějšı́ pole zářenı́,
které by ovlivňovalo ionizačnı́ rovnováhu. Mechanismy, jako fotoionizace a Comptonova
ionizace, mohou být v přı́padě CIE zanedbány. To znamená, že každá ionizace vede k
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dalšı́mu uvolněnı́ elektronu, protože procesy přı́mé ionizace a excitačnı́ autoionizace jsou
nejefektivnějšı́ hlavně pro vnějšı́ slupky atomu.

Definujme si Rz, což je celková mı́ra rekombinacı́ iontu o náboji v intervalu (z,z−1),
a Iz jako celkovou mı́ru ionizacı́ pro náboje (z,z+1). Z ionizačnı́ rovnováhy vyplývá, že
pro z > 0 bude změna koncentracı́ iontů nz rovna nule [20]:

z > 0 : nz+1Rz+1−nzRz +nz−1Iz−1−nzIz = 0. (3.31)

Pokud je náboj z = 0, pak přejde rovnice (3.31) do tvaru:

n1R1 = n0I0. (3.32)

Pro hodnotu n0 si můžeme z výrazu (3.32) vyjádřit:

n1 = n0 (I0/R1) . (3.33)

Pak pro hodnotu nz+1 z rovnice (3.33) plyne:

nz+1 = nz (Iz/Rz+1) . (3.34)

Z normalizace vycházı́, že:

z

∑
z=0

nz = nelement, (3.35)

kde nelement je celková koncentrace prvku, která se odvı́jı́ z celkové hustoty plazmatu [20].
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Chandra

Rentgenová observatoř Chandra je pojmenována podle indického astrofyzika Subrahma-
nyana Chandrasekhara. Byla vynesena na oběžnou dráhu 23. 7. 1999 raketoplánem Co-
lumbia. Chandra je zkonstruována tak, aby byla schopna pozorovat rentgenové zářenı́ z
vysoce energetických oblastı́ velmi horkých částı́ vesmı́ru. Zkoumanými objekty mohou
být supernovy, aktivnı́ galaktická jádra (AGN), kupy galaxiı́ nebo černé dı́ry interagujı́cı́ s
jejı́m okolı́m. Vzhledem k tomu, že rentgenové zářenı́ je absorbováno zemskou atmosférou,
musı́ se Chandra pohybovat nad nı́, ve výšce téměř 140000 km.

Misi má pod dohledem astrofyzikálnı́ společnost Harvard-Smithsonian Center for As-
trophysics se sı́dlem v Cambridge, MA. V rámci společnosti funguje i centrum Chandra,
které provozuje satelit, zpracovává data a následně je poskytuje k dalšı́ vědecké ana-
lýze [24].

4.0.1 Charakteristika observatoře
Družice Chandra je válcového tvaru o rozměrech 13,8 m a celkové hmotnosti kolem
4800 kg. Jako zdroj energie sloužı́ solárnı́ panely s rozpětı́m 19,5 m. Celkovou stabilitu
družice zajišt’uje několik gyroskopů. Tělo se skládá ze třı́ hlavnı́ch částı́ (viz obr. 4.1):
rentgenový dalekohled, který fokusuje rentgenové paprsky přicházejı́cı́ od pozorovaného
objektu; výzkumné přı́stroje, které umožňujı́ zaznamenávat paprsky a dále je analyzovat;
nosná lod’, která poskytuje zázemı́ pro fungovánı́ všech přı́strojů [24].

Dalekohled

Chandra nese rentgenový dalekohled, který je složen ze čtyř párů parabolických zrcadel o
rozměru 0,85 m. Zrcadla tvořı́ sestavu označovanou jako HRMA (angl. High Resolution
Mirror Assembly). Celkový průměr dalekohledu je 1,2 m a pokrývá zorné pole okolo 1,0◦

s rozlišenı́m 0,5 arcsec. Ohnisková vzdálenost sestavy je 10,5 m. Zrcadla jsou sestavena
kolem optické osy tak, aby byla téměř paralelnı́ vzhledem k přicházejı́cı́m rentgenovým
paprskům. Samotná zrcadla majı́ speciálnı́ povrchovou úpravu, aby rentgenové paprsky
nebyly pohlcovány (jako by tomu bylo u klasických zrcadel). Povrchovou vrstvu tvořı́
hlavně iridium, které zajišt’uje vysokou reflektivitu povrchu [25].

Dopadajı́cı́ rentgenové paprsky se odrážı́ od soustavy zrcadel a směřujı́ do společného
ohniska, v němž jsou umı́stěny přı́stroje ACIS a HRC (detailnějšı́ vysvětlenı́ pojmů nı́že).

– 23 –
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Obrázek 4.1: Chandra - konstrukce [26].

Obrázek 4.2: Konstrukce a umı́stěnı́ zrcadel (vlevo) [28], chod paprsků uvnitř dalekohledu
(vpravo) [27].

Tyto přı́stroje jsou schopny zachytit paprsky, zjistit energii a dobu jejich detekce. Dalšı́mi
přı́stroji pro detailnějšı́ analýzu jsou LETG a HETG (detailnějšı́ vysvětlenı́ pojmů nı́že).
Každý se skládá z matice mřı́žek, které se nastavujı́ do cesty paprskům a jsou umı́stěny těsně
za zrcadly. Na těchto mřı́žkách pak docházı́ k difrakci v závislosti na energii paprsků [24].

ACIS

Zobrazovacı́ spektrometr ACSI (angl. Advanced CCD Imaging Spectrometer) je jednı́m
ze dvou přı́strojů, umı́stěných v ohniskové rovině dalekohledu. Jedná se o sestavu CDD
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čipů, které jsou oproti normálnı́m CCD čipům poněkud sofistikovanějšı́. ACIS pracuje
v rozsahu energiı́ 0,2− 10 keV. Umožňuje tak vytvářet rentgenové snı́mky a současně
proměřovat jejich energie. Přı́stroj je také vhodný ke studiu distribuce a fluktuace teplot
napřı́č rentgenovými zdroji, jako jsou napřı́klad oblaka horkého plynu v mezigalaktickém
prostoru nebo pozůstatky po výbuchu supernovy [29].

HRC

HRC (angl. High Resolution Camera) je dalšı́m přı́strojem umı́stěným v ohniskové rovině,
v němž docházı́ k detekci odražených paprsků od zrcadlové soustavy. Součinnost přı́stroje
HRC a zaostřovacı́ schopnosti zrcadel jsou klı́čovou podmı́nkou pro vytvořenı́ detailnı́ch
snı́mků. Zorné pole kamery je 31× 31 arcmin s rozlišenı́m 0,5 arcsec. HRC je velmi
užitečný nástroj pro zobrazovánı́ velmi horké hmoty v pozůstatcı́ch po supernovách, pro
zkoumánı́ vzdálených galaxiı́, kup galaxiı́ apod. [29].

HETG a LETG

Tyto dva nástroje se zabývajı́ spektroskopiı́ s vysokým rozlišenı́m – spektrometr pro vysoké
(HETG, angl. High Energy Transmission Grating) a nı́zké (LETG, angl. Low Energy
Transmission Grating) energie. Každé zařı́zenı́ je složeno ze stovek zlatých mřı́žek, které
umožňujı́ zachycenı́ rentgenového zářenı́ odraženého od zrcadel. HETG i LETG mohou
sloužit jako detektory pro ACIS nebo pro HRC.

LETG je umı́stěno na toroidnı́m prstenci, připevněném na zrcadlech. Je navrženo
pro rozsah energiı́ 0,08− 2 keV. Zařı́zenı́ je složeno celkem ze 540 komponentů. Každý
komponent se skládá ze struktury několika tisı́ců paralelnı́ch, nezávislých zlatých mřı́žek.
Mřı́žkové elementy jsou umı́stěny v prstencı́ch o průměru 25,4 µm. Dı́ky této technologii
je možné měřit energie zachycených fotonů s přesnostı́ na 0,1 %. Samotná mřı́žka má pak
průměrnou účinnost kolem 10 % .

HETG se skládá ze dvou typů mřı́žek; high energy grating (0,2 µm / 200 nm) a medium
energy grating (0,4 µm / 400 nm). Aby bylo možné mezi nimi rozlišovat, jsou mřı́žky vůči
sobě uspořádány pod jinými úhly. HETG je určeno pro rozsah energiı́ od 0,4−10 keV.

Všechny přı́stroje, umı́stěné v ohniskové rovině, jsou uchyceny na modulu SIM
(Science Instrument Module). SIM zajišt’uje veškerou elektroniku pro řı́zenı́ přı́strojů,
dále jejich izolaci, termoregulaci a také systémy řı́zenı́ a správy dat nosné lodi.

Veškeré přı́stroje jsou ovládány z operačnı́ho střediska v NASA Marshall Space Flight
Center (MSFC) v Huntsville. Data zı́skaná prostřednictvı́m Chandry jsou uložena k dalšı́mu
zpracovánı́ v Jet Propulsion Laboratory a přeposı́lána do pracoviště Chandra X-ray Center
(CXC) v Cambridge, MA [29].
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SPEX

SPEX je speciálně vytvořený softwarový balı́ček pro analýzu a interpretaci rentgenových
spekter. Software je vhodný pro fitovánı́ spekter obdržených z nynějšı́ch rentgenových
observatořı́, jako jsou XMM-Newton, Chandra, Suzaku nebo Hitomi.

Samotný balı́ček obsahuje množstvı́ podprogramů pro výpočet spekter opticky tenkého
plazmatu, jako jsou koróny, horké atmosféry galaxiı́, pozůstatky po supernovách nebo spek-
tra fotoionizovaného plazmatu. Program uvádı́ do souvislosti vypočı́taná vstupnı́ spektra s
instrumentálnı́ odezvou. Dále je k dispozici i program pro diferenčnı́ emisnı́ modelovánı́.
SPEX obsahuje databázi s vı́ce než milionem čar 30 chemických prvků (od H po Zn) v UV
i rentgenové oblasti. Tyto čáry jsou výsledkem excitacı́ elektronů, zářivých rekombinacı́,
dvouelektronových rekombinacı́, vnitřnı́ excitacı́ a ionizacı́ [30].

5.1 Trafo
Trafo je aditivnı́ program v rámci balı́čku SPEX, který umožňuje transformovat spektra
a matice odezvy ze standardnı́ho OGIP formátu do formátu použı́vaného programem
SPEX. Aby bylo možné použı́t data pro SPEX, je nutné mı́t odpovı́dajı́cı́ soubory. SPEX
použı́vá soubor s koncovkou .spo, který obsahuje veškerá data o spektrum a pozadı́. Dalšı́
soubor s koncovkou .res obsahuje veškeré informace o matici odezvy, včetně informace o
efektivnı́ oblasti. Trafo vždy vytvářı́ soubory .res a .spo současně. Program je dále schopen
kombinovat různé datasety do jednoho výsledného spektra [30].

5.2 Modelovánı́
Pro zı́skánı́ relevantnı́ch fyzikálnı́ch parametrů z pozorovaných rentgenových spekter, je
nutné použı́t přı́slušné modely. Samotné modely umožňujı́ namodelovat předpokládaný
tvar spektra, založeného na fyzických parametrech, jako jsou elektronová teplota, hustotnı́
rozdělenı́, turbulentnı́ pohyby a abundance jednotlivých prvků. Fyzikálnı́ modely nemohou
být porovnávány přı́mo s naměřenými spektry, protože přı́stroje, kterými měřenı́ spektra
probı́há, vždy částečně pozměnı́ spektrum. Přı́kladem tohoto jevu je tzv. pozadı́ (šum
přı́stroje), které změnı́ tvar kontinua v závislosti na citlivosti zrcadla, nebo v některých
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přı́padech může dojı́t i k rozmazánı́ spektrálnı́ch čar v závislosti na spektrálnı́m rozlišenı́
přı́stroje.

Z důvodu zohledněnı́ všech těchto vlivů, je běžnou procedurou použitı́ modelovacı́
techniky. Snahou je optimalizovat fit modelu na napozorovaná data spojenı́m teoretického
modelu spektra s instrumentálnı́ odezvou a přı́slušnou změnou modelovacı́ch parametrů.
Nejprve se bere v úvahu zjednodušený model plazmatu rentgenového zdroje, zanedbánı́m
komplexnosti rozloženı́ teploty, hustotnı́ strukturu nebo efekty opacity. Na schématu 5.1 je
zobrazen diagram, který ukazuje proces modelovánı́ pro přı́pad opticky tenkého plazmatu.
Spektrálnı́ program dostane na vstupu parametry ze spektrálnı́ho modelu (data pro ionizaci
a excitaci v čarách a kontinuu), dále pak instrumentálnı́ parametry a model plazmatu
pro daný zdroj. Program pak generuje kód pro spektrum, které může být porovnáváno s
napozorovaným spektrem a testováno v rámci fitovacı́ procedury [30].

Obrázek 5.1: Modelovacı́ diagram programu SPEX [30].
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5.2.1 Komponenty
SPEX využı́vá při spektrálnı́m modelovánı́ několika typů komponent; aditivnı́ a multipli-
kativnı́ [30].

Aditivnı́ komponenty určujı́ normalizaci úrovně toku. Typickými aditivnı́mi kompo-
nentami jsou napřı́klad δ -profil nebo power-law komponenta. Aditivnı́ komponenty jsou
děleny do dalšı́ch podskupin. Do jednoduchých komponent patřı́ již zmı́něný power-law,
nebo model černého tělesa. Druhou podskupinou jsou plazmové komponenty, které vy-
užı́vajı́ atomový kód SPEXu. U těchto komponent je možné zadat specifické údaje při
vykreslovánı́, které u jednoduchých komponent nejsou dostupné.

Multiplikativnı́ komponenty pracujı́ nad aditivnı́mi komponentami. Mezi tyto kompo-
nenty patřı́ napřı́klad mezihvězdná absorpce. Multiplikativnı́ komponenty dělı́me také do
podskupin. Absorpčnı́ typ, což je napřı́klad právě mezihvězdná absorpce. Dalšı́m typem
jsou posuvy, kam patřı́ napřı́klad rudý posuv, Dopplerův posuv, nebo kosmologický rudý
posuv. Poslednı́ typ ,tj. konvolučnı́ typ, zahrnuje napřı́klad Gaussovské rozšı́řenı́ rychlostı́.

5.2.2 Syntax programu
Při zadávánı́ jednotlivých přı́kazů a komponent je velmi důležité dbát na pořadı́. To platı́
předevšı́m v přı́padě komponent, které majı́ být aplikovány na konkrétnı́ aditivnı́ kom-
ponentu, protože jednotlivé operace nejsou vždy komutativnı́. V programu byly využity
následujı́cı́ komponenty:

Reds

Reds neboli model rudého posuvu (angl. Redshift model) je multiplikativnı́ model, který
aplikuje rudý posuv z na libovolnou aditivnı́ komponentu. Je-li emitován foton s energiı́ E,
model reds jej posune na energii (1+ z) E. Navı́c je aplikována korekce časové prodlevy,
tzn. spektrum S(E) (fotony/s na bin) je vyděleno 1+ z. Výchozı́ hodnota z je rovna 0, což
umožňuje vypočı́tat efekty kosmologického rudého posuvu, 1 pak představuje rudý posuv
pro přı́pad pohybu zdroje směrem od nás, tedy rudý posuv v rámci rychlosti [30].

Absm

Absm (angl. Morrison & McCammon absorption model) je model, který počı́tá přenos
zářenı́ skrze neutrálnı́ plyn s abundancı́ dle [31]. V tomto modelu je možné měnit následujı́cı́
parametry:

− nh – sloupcová hustota vodı́ku v jednotkách 1028 m−2. Výchozı́ hodnota je 1024 m−2.

− f – faktor pokrytı́; výchozı́ hodnota: 1 (plné pokrytı́).
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Cie

Model cie (angl. Collisional Ionisation Equilibrium) vyhodnocuje spektrum ve srážkové
ionizačnı́ rovnováze. Zahrnuje dva kroky. V prvnı́m vypočı́tá ionizačnı́ rovnováhu a ná-
sledně poté počı́tá rentgenové spektrum. Parametry této komponenty jsou [30]:

• Teplota
SPEX rozlišuje 3 teploty, které se v tomto modelu použı́vajı́. Prvnı́ z nich je elek-
tronová teplota Te, často označována pouze jako teplota plazmatu. Te určuje tvar
kontinua, emisivitu v čarách a výsledné spektrum je na nı́ silně závislé. Dalšı́ je ion-
tová teplota Ti. Je důležitá pokud se určuje rozšı́řenı́ čar, protože závisı́ na termálnı́
rychlosti iontů. Třetı́ teplotou je teplota ionizačnı́ rovnováhy Tb, která se použı́vá
pro určenı́ ionizačnı́ rovnováhy a to ve výpočtech ionizačnı́ch a rekombinačnı́ch
koeficientů.

V rovnovážném plazmatu je poměr Rb = Tb/Te roven 1. Je však možné měnit hodnotu
poměru Rb za účelem simulovat plazma, které v rovnováze nenı́. Pro přı́pad, kdy
Rb < 1, máme ionizujı́cı́ plazma, pro Rb > 1 jde o rekombinujı́cı́ plazma. Dále
je také možné simulovat efekty neizotermality. SPEX k tomu využı́vá Gaussovo
rozdělenı́ emisı́ [30]:

Y (x) =
Y0√
2πσT

e
−(x−x0)

2

2σ2
T , (5.1)

kde Y0 je celková integrovaná mı́ra emisı́. Ve výchozı́m nastavenı́ modelu odpovı́dá
proměnným x ≡ log(T ) a x0 ≡ log(T0), kde T0 je průměrná teplota plazmatu. Po-
kud je změněno nastavenı́ na log(T ) = 0, zı́ská se tak x≡ T a x0 ≡ T0. Nastavenı́m
parametru sup> 10−5 se změnı́ distribuce Gaussova rozdělenı́ emisı́ na asymetrický
model. Parametr σ určuje sklon nı́zkoteplotnı́ části Gaussova rozdělenı́ a sup určuje
vysokoteplotnı́ část. Parametr σT má ve výchozı́m stavu hodnotu σT = 0, což odpo-
vı́dá izotermálnı́mu spektru tzn. spektru s jedinou teplotou. V přı́padě, že je hodnota
σT vyššı́, počı́tá se vı́ce izotermálnı́ch spekter, tzn. multiteplotnı́ gdem model.

• Abundance prvků
Abundance prvků jsou dány ve výchozı́m nastavenı́ dle Lodders et al. (2009). Pro
účely spektrálnı́ho fitovánı́ se použil přı́pad silného termálnı́ho kontinua. Ve většině
přı́padů je kontinuum určeno předevšı́m vodı́kem a héliem. Rentgenové čáry jsou
pak způsobeny jinými prvky a poměr čáry ku kontinuu je přı́mou mı́rou abundance
kovů vůči H/He. V tomto přı́padě je abundance vodı́ku fixována a mohou se měnit
abundance jiných prvků stejně tak jako celková emisivita.

Vybrané proměnné modelu cie:
− norm – normalizace, odpovı́dá emisivitě Y = nHneV v jednotkách [Y ] = 1064 m−3,

ne a nH je elektronová resp. vodı́ková hustota, V je rozměr (objem) zdroje,

− t – elektronová teplota Te v keV,

− sig – šı́řka σT Gaussova emisnı́ho profilu, ve výchozı́m nastavenı́ je jejı́ hodnota 0
(izotermálnı́ rozloženı́),

− 01, 02, ..., 30 – udává abundanci daného prvku (01 - H, . . . , 30 - Zn).
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Ibal

Ibal (angl. Ionisation balance) neboli ionizačnı́ rovnováha. Pro plazmové modely je možné
použı́vat různé výpočty ionizačnı́ rovnováhy. Je možné použı́t 2 nejaktuálnějšı́ verze ioni-
začnı́ databáze a to U16 [32] a U17 [33]. Změna modelu pro výpočet ionizačnı́ rovnováhy:

− ibal u16/u17 – změna přı́slušné databáze.

Var

Var (angl. Various Settings For The Plasma Models). Pro plazmové modely existuje několik
proměnných, které majı́ jako výchozı́ nastavenou konkrétnı́ hodnotu, ale je možné je měnit.
Jednı́m z použitých v modelovánı́ je [30]:

− var calc new – pro model se použije nejnovějšı́ verze databáze čar SPEXACT.

5.3 Spektrálnı́ fitovánı́
Přı́kazem fit dojde k fitovánı́ spektrálnı́ho modelu na data. Během fitovánı́ mohou být
měněny jen parametry, označené jako thawn. SPEX použı́vá dva typy fitovacı́ statistiky:
χ2 a C-statistiku. Současná verze použı́vá jako výchozı́ C-statistiku, protože ve většině
přı́padů dává vı́ce robustnı́ výsledky [30].

5.3.1 χ2 fit
χ2 vypočı́táme jako:

χ
2 =

n

∑
i=1

(Ni− si)
2

σi
, (5.2)

kde i je počet datových binů, Ni součet pozorovaných countů a countů pozadı́, si je oče-
kávaný součet countů zdroje a pozadı́ fitovaného modelu. Pro Poissonovo rozdělenı́ běžně
platı́, že σ2

i = Ni. Z článku [34] vyplývá, že klasická metoda χ2 je nepřesná pro spektra s
méně než 100 county na bin. Nenı́ to kvůli aproximaci Poissonovy statistiky normálnı́ho
rozdělenı́, ale použitı́m pozorovaného počtu countů Ni jako vah pro výpočet χ2. Dále se
ukazuje, že tento problém může být vyřešen nahrazenı́m σ2

i = si, tedy očekávaným počtem
countů z nejlepšı́ho fitu modelu. Zadánı́m do programu fit weight model, se použijı́
tyto modifikované váhy. Tento fit zahrnuje následujı́cı́ kroky: nejprve fituje spektrum za
použitı́ datových chyb jako vah; po dokončenı́ fitu a zadánı́m fit weight model dojde
k nahrazenı́ si z prvnı́ho kroku hodnotou si z druhého kroku [30].

5.3.2 C-statistika
C-statistika je dalšı́ možnostı́ ke spektrálnı́mu fitovánı́. Jedná se o alternativu k fitovánı́ χ2

v limitě [30]:

C = 2
n

∑
i=1

si−Ni +Ni ln(Ni/si). (5.3)
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Uživatelsky je velmi výhodné, pokud může kontrolovat, zda hodnota C-statistiky je ak-
ceptovatelná vzhledem k fitu modelu. Toto ověřenı́ nabı́zı́ očekávaná hodnota C-statistiky
(angl. Expected value of C-stat) Ce, založená na nejlepšı́m fitu modelu. Hodnota Ce je
dána:

Ce = 2
∞

∑
k=0

Pk(µ)(µ− k+ k ln(k/µ)), (5.4)

kde µ je očekávaný počet countů, k je počet jevů (událostı́) (0, 1, 2, . . . ).
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Zpracovánı́ dat

Data galaxiı́ byla zı́skána prostřednictvı́m družice Chandra. Pro zpracovánı́ bylo vybráno 6
galaxiı́. Pro galaxii NGC 5813 bylo zı́skáno nejdetailnějšı́ rentgenové spektrum s expozičnı́
dobou 650 ks. Jedná se o dosud nejdelšı́ pozorovánı́ galaxie, jaké bylo družicı́ Chandra
pořı́zeno. Z tohoto důvodu byla tato galaxie zvolena pro detailnějšı́ analýzu.

Před analýzou spekter galaxiı́ v programu SPEX bylo třeba vytvořit přı́slušné datové
soubory s koncovkami .res a .spo, které jsou vytvářeny programem Trafo. Pro program
Trafo byly k dispozici tyto soubory pro každé spektrum galaxie:

− * tot combined new bkg.pi

− * tot combined new src.arf

− * tot combined new src.pi

− * tot combined new src.rmf

Program SPEX pracuje na bázi přı́kazové řádky, tedy jednotlivé přı́kazy je třeba za-
dávat bud’postupně nebo, uživatelsky přı́stupnějšı́m způsobem, vysázet všechny přı́kazy
samostatně do souboru, který je pak programem pouze načten a pracuje s nı́m již samo-
statně.

Obrázek 6.1: Prostředı́ programu SPEX.

Při sázenı́ přı́kazů bylo třeba brát ohled na jejich pořadı́, at’už se přı́kazy zadávaly přı́mo
přes přı́kazovou řádku nebo byly uloženy v souboru. Velká pozornost byla zaměřena

– 32 –
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na komponenty rudého posuvu (reds), galaktické absorpce (absm) a srážkové ionizačnı́
rovnováhy (cie), protože závisı́ na tom, zda jde o aditivnı́ nebo multiplikativnı́ komponenty.
Dále byly zadány hodnoty rudého posuvu, absorpce a vzdálenost galaxie. Hodnoty pro
galaxie, použité v programu SPEX, jsou uvedeny v následujı́cı́ tabulce:

Objekt ID z 1 d 2 [Mpc] nH
3 [1020 cm−2]

NGC 5813 5907 0,0065 32,1 4,37
NGC 5044 9399 0,0093 35,0 4,87
NGC 4636 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 0,0114 41,3 8,3

Tabulka 6.1: Vstupnı́ hodnoty galaxiı́ pro program SPEX.

Během modelovánı́ spekter ve SPEXu mohou být měněny některé parametry, vůči
kterým chceme sledovat změnu jiných parametrů. Výchozı́ označenı́ je frozen – „zamrzlé“.
Mohou však být tzv. uvolněny, označeny jako thawn, aby bylo možné sledovat změnu
ostatnı́ch parametrů během modelovánı́, např.:

− parameter 1 2 nh value 4.38e-4 – zadaná hodnota rudého posuvu galaxie,

− parameter 1 2 nh status frozen – zafixuje se hodnota rudého posuvu, vůči
které můžeme sledovat změnu jiných parametrů (hodnot) jako abundance prvků,
celková emise apod.

Možnosti měnit a uvolňovat parametry bylo využito pro každou galaxii. Zvlášt’ byly
zadány hodnoty pro vzdálenost dané galaxie, pro rudý posuv z a galaktickou absorpci nH.

V dalšı́m kroku byly uvolněny i abundance některých prvků, konkrétně kyslı́ku, kře-
mı́ku, hořčı́ku, železa a sı́ry. Tyto prvky byly zvoleny proto, že v rámci eliptických galaxiı́
se nacházı́ pozůstatky po supernovách typu II a Ia, u kterých se ve spektru nacházı́ právě
tyto prvky. Abundance neonu a hořčı́ku byly dále tzv. spárovány – přı́kaz couple, kvůli
tomu, že jejich spektrálnı́ čáry jsou velmi blı́zko sebe a docházı́ k jejich překrývánı́. V
neposlednı́ řadě bylo spektrum všech galaxiı́ ořezáno na stejný rozsah energiı́ 0,5−2 keV
z důvodu eliminace vysokého šumu pod a nad tı́mto rozpětı́m.

Dále program SPEX nabı́zı́ několik možnostı́ ke statistickému fitovánı́ modelu a dat:
χ2 a C-statistika. Pro spektra byla použita C-statistika, z toho důvodu, že je ideálnı́ právě
pro rozsáhlejšı́ spektra, což byl tento přı́pad. Následně bylo třeba v programu SPEX zadat,
s jakou verzı́ SPEXACT má program pracovat. SPEXACT je atomárnı́ kód s přı́slušnou
databázı́ čar prvků. V současném programu je jako výchozı́ nastavena verze databáze
SPEXACT v2. Pro prvnı́ analýzu a porovnánı́ výsledků všech galaxiı́, byla vybrána verze

1Hodnoty pro rudý posuv byly zı́skány z: http://ned.ipac.caltech.edu
2Hodnoty pro vzdálenost galaxiı́ byly zı́skány z: http://ned.ipac.caltech.edu
3Hodnoty pro galaktickou absorpci byly zı́skány z: /heasarc.gsfc.nasa.gov

http://ned.ipac.caltech.edu
http://ned.ipac.caltech.edu
/heasarc.gsfc.nasa.gov
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v2 (dále v textu označováno jako staršı́ model) s modelem pro jednu teplotu (dále jako 1T)
a pro multiteplotnı́ gdem model (angl. Gaussian Differential Emission Measure).

Vzhledem k tomu, že bylo k dispozici velmi obsáhlé spektrum galaxie NGC 5813, byla
v tom přı́padě použita i nová verze SPEXACT v3, pomocı́ které bylo provedeno modelovánı́
s 1T i multiteplotnı́m gdem modelem. V textu dále označováno použitı́ SPEXACT v3 jako
nový model.

Pro použitı́ nových modelů, jak pro 1T, tak i pro multiteplotnı́ gdem modely, bylo třeba
do přı́kazové řádky zadat:

− var calc new – program bude modelovat s novou verzı́ SPEXACT v3.

Zadánı́m následujı́cı́ch přı́kazů se změnı́ model 1T na multiteplotnı́ gdem model:

− parameter 1 3 sigma status thawn – uvolněnı́m parametru σ ,

− parameter 1 3 sigma value 0.1 – zadánı́m konkrétnı́ hodnoty σ se model
změnı́ na multiteplotnı́ gdem model.

Výsledky pro modelovánı́ galaxiı́ oběma modely jsou uvedeny v tabulce 6.2.

1T model gdem model

Objekt σ kT [keV] σ kT [keV]

NGC 5813 − 0,689±0,001 0,053+0,006
−0,002 0,6921±0,0009

NGC 5044 − 0,826±0,001 0,085±0,003 0,854±0,002

NGC 4636 − 0,682±0,003 0,081±0,006 0,671+0,004
−0,005

NGC 4472 − 0,937±0,002 0,102±0,002 0,997±0,004

NGC 1399 − 0,991±0,008 0,129±0,009 1,11±0,02

NGC 4696 − 1,4558±0,0008 0,193+0,008
−0,0004 1,806+0,006

−0,002

Tabulka 6.2: Modely 1T a multiteplotnı́ gdem ve staršı́ verzi.

Dále byla provedena důkladnějšı́ analýza galaxie NGC 5813. Nejdřı́ve probı́halo mode-
lovánı́ pro 1T a multiteplotnı́m gdem model ve staršı́ verzi, poté pro 1T a multiteplotnı́m
gdem model v novějšı́ verzi.

Výsledky modelů jsou uvedeny nejprve v rámci změny vstupnı́ch parametrů v tabulkách
6.3 a 6.4. Změny abundancı́ prvků, teploty kT a parametru σ jsou uvedeny v tabulkách
6.5 a 6.6. Na grafech 1T modelů (6.2, 6.3) a multiteplotnı́ch gdem modelů (6.4, 6.5) je
zobrazeno spektrum galaxie (černá linie) a model (červená linie).
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Parametr Staršı́ model Nový model
z 2,196 ·10−2 1,979 ·10−2

nH [1028/m2] 4,892 ·10−4 4,698 ·10−5

Y [1064/m3] 3,71 ·106 2,59 ·106

χ2 2764,51 1237,99
C-stat 2681,91 1223,66
Stupně volnosti 94 94
očekávaná hodnota C-stat 103,01±14,35 103,01 ± 14,35

Tabulka 6.3: NGC 5813: výstupnı́ parametry 1T modelů.

Parametr Staršı́ model Nový model
z 1,98 ·10−2 2,19 ·10−2

nH [1028/m2] 6,61 ·10−4 1,98 ·10−4

Y [1064/m3] 3,55 ·106 2,76 ·106

χ2 2555,50 1033,25
C-stat 2488,12 1003,98
Stupně volnosti 93 93
očekávaná hodnota C-stat 103,01 ± 14,35 103,01 ± 14,35

Tabulka 6.4: NGC 5813: výstupnı́ parametry multiteplotnı́ch gdem modelů.

Parametr Starý model Nový model

kT [keV] 0,689±0,001 0,692±0,001

σ − −
Abundace Fe 0,59±0,01 0,94±0,01

Abundace Si 0,626±0,009 0,86±0,01

Abundace S − 0,08+0,01
−0,08

Abundace Mg 0,69±0,02 1,01±0,01

Abundace O 0,42±0,02 0,61+0,04
−0,01

Tabulka 6.5: NGC 5813: Výsledky 1T modelů.

Parametr Starý model Nový model

kT [keV] 0,6921±0,0009 0,672±0,002

σ 0,053+0,006
−0,002 0,116±0,004

Abundace Fe 0,664+0,005
−0,002 1,03±0,02

Abundace Si 0,646±0,009 0,92+0,01
−0,02

Abundace S 0,9+0,2
−0,3 −

Abundace Mg 0,6891±0,007 0,93±0,03

Abundace O 0,58±0,01 0,45+0,03
−0,02

Tabulka 6.6: NGC 5813: Výsledky multiteplotnı́ch gdem modelů.
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Obrázek 6.2: NGC 5813: Starý model 1T.

Obrázek 6.3: NGC 5813: Nový model 1T.
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Obrázek 6.4: NGC 5813: Staršı́ multiteplotnı́ gdem model.

Obrázek 6.5: NGC 5813: Nový multiteplotnı́ gdem model.
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6.1 Analýza 2D map
Zpracovávanými soubory jsou mapy ukazujı́cı́ 2D rozdělenı́ teploty a emisivity dané
galaxie. Každá z těchto map byla vytvořena za pomocı́ desı́tek až stovek spekter pro
každou oblast na snı́mku, ze kterých se pak určila hodnota emisivity popř. teploty. Tyto
mapy je možné vytvořit pouze pro objekty, ze kterých se detekuje velké množstvı́ fotonů.
V jiných přı́padech nenı́ možné zı́skat podobné množstvı́ spekter.

Vzorek galaxiı́ v této práci umožňuje jejich podrobné zkoumánı́ právě dı́ky těmto 2D
mapám. K analýze byly použity vždy dva fits soubory s přı́slušnými mapami pro každou
galaxii. Jejich rozbor probı́hal v programovacı́m prostředı́ Jupyter notebooku prostřednic-
tvı́m jazyka Python. Jak bylo uvedeno, jeden ze dvojice souborů obsahuje informaci o
teplotnı́m rozdělenı́ atmosféry galaxie, dalšı́ snı́mek informaci o jejı́ celkové emisivitě.

Pro porovnánı́ výsledků mezi sebou bylo nutné zvolit vhodné měřı́tko každého snı́mku.
Proto byly vybrány oblasti o poloměru 10 kpc, abychom mezi sebou porovnávali vždy
stejné oblasti galaxie. Na obr. 6.6 – 6.11 jsou na osách x a y souřadnice polohy pixelů na
snı́mku a postrannı́ panel ukazuje rozsah teplot kT u teplotnı́ch snı́mků a rozsah emisivit
Ye u snı́mků s emisivitou.

Dále byl pro každou galaxii nejdřı́ve vytvořen tzv. maskovacı́ snı́mek, který odstranil
ze snı́mků pixely o nulové hodnotě, které by nám v analýze mohly zanášet systematické
chyby. Maskovánı́ těchto pixelů je na obrázcı́ch patrné a tato mı́sta s nulovou hodnotou
jsou vyznačena černou barvou.

Dalšı́m krokem ve zpracovánı́ bylo vytvořenı́ druhého maskovacı́ho snı́mku, který byl
utvořen z teplotnı́ho snı́mku. Nejprve bylo nutné určit vhodný sumačnı́ interval teplot.
Tento interval byl stanoven z celkového rozsahu teplot z teplotnı́ch snı́mků. Jako optimálnı́
se zvolil sumačnı́ interval o velikosti kT ∼ 0,02 keV. Počet kroků s tı́mto intervalem pak
závisel právě na teplotnı́m rozmezı́ snı́mku každé galaxie.

Poté se daný počet kroků se sumačnı́m intervalem použil jako maska pro přı́slušný
snı́mek s emisivitou. Ve zvoleném maskovacı́m intervalu teplot se následně provedla suma
všech hodnot emisivit, které odpovı́daly dané oblasti na snı́mku pod maskou.

Tento mechanismus se poté opakoval v celém rozsahu teplot každého snı́mku galaxie.
Výsledky tohoto postupu jsou uvedeny na grafech 6.12 – 6.17. V těchto grafech je na ose
x vyznačena vždy teplota kT [keV] a na ose y suma všech emisivit ∑Ye v daném intervalu.

Poté byla data proložena Gaussovou funkcı́, aby bylo možné zı́skat hodnoty pro σ a
střednı́ hodnotu kT ∼ xm z následujı́cı́ho vztahu 6.1:

W (x) =
1

σ
√

2π
e
−(x−xm)2

2σ2 . (6.1)
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Obrázek 6.6: NGC 5813: teplotnı́ snı́mek (vlevo) a snı́mek s emisivitou (vpravo).

Obrázek 6.7: NGC 5044: teplotnı́ snı́mek (vlevo) a snı́mek s emisivitou (vpravo).

Obrázek 6.8: NGC 4636: teplotnı́ snı́mek (vlevo) a snı́mek s emisivitou (vpravo).



Kapitola 6. Zpracovánı́ dat 40

Obrázek 6.9: NGC 4472: teplotnı́ snı́mek (vlevo) a snı́mek s emisivitou (vpravo).

Obrázek 6.10: NGC 1399: teplotnı́ snı́mek (vlevo) a snı́mek s emisivitou (vpravo).

Obrázek 6.11: NGC 4696: teplotnı́ snı́mek (vlevo) a snı́mek s emisivitou (vpravo).
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Obrázek 6.12: NGC 5813: závislost ∑Ye na kT .

Obrázek 6.13: NGC 5044: závislost ∑Ye na kT .
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Obrázek 6.14: NGC 4636: závislost ∑Ye na kT .

Obrázek 6.15: NGC 4472: závislost ∑Ye na kT .
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Obrázek 6.16: NGC 1399: závislost ∑Ye na kT .

Obrázek 6.17: NGC 4696: závislost ∑Ye na kT .
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2D mapy SPEX

Objekt σ kT [keV] σ kT [keV]

NGC 5813 0,055±0,007 0,678±0,007 0,053+0,006
−0,002 0,6921±0,0009

NGC 5044 0,058±0,002 0,812±0,003 0,085±0,003 0,854±0,002

NGC 4636 0,06±0,01 0,65±0,01 0,081±0,006 0,671+0,004
−0,005

NGC 4472 0,08±0,01 0,99±0,01 0,102±0,002 0,997±0,004

NGC 1399 0,11±0,02 1,25±0,01 0,129±0,009 1,11±0,02

NGC 4696 0,44±0,05 1,32±0,05 0,193+0,008
−0,0004 1,806+0,006

−0,002

Tabulka 6.7: Výsledky z 2D map a multiteplotnı́ho gdem staršı́ho modelu SPEX.

Model σ kT [keV]

1T starý − 0,689±0,001
1T nový − 0,692±0,001

gdem starý 0,053+0,006
−0,002 0,6921±0,0009

gdem nový 0,116±0,004 0,672±0,002

2D mapy 0,055±0,007 0,678±0,007

Tabulka 6.8: NGC 5813: Srovnánı́ výsledků pro všechny modely a 2D mapy.

Diskuze

Z programu SPEX byly zı́skány výsledky z nejlepšı́ho fitu modelu galaxiı́ pro 1T model
a multiteplotnı́ gdem model staršı́ verze, které jsou sepsány v tabulce 6.2. U galaxiı́
NGC 5813, NGC 5044, NGC 4636, NGC 4472 a NGC 1399 jsou výsledky pro kT
konzistentnı́ mezi jednotlivými modely a to i v rámci nejistot. U galaxie NGC 4696 je
teplota pro multiteplotnı́ gdem model vyššı́ hodnoty než u 1T modelu.

Výsledky pro NGC 5813 jsou uvedeny v tabulkách 6.3 a 6.4, kde jsou změny vstupnı́ch
parametrů modelů pro 1T staršı́ a novou verzi, pak pro multiteplotnı́ gdem model staršı́
a novou verzi. U 1T modelů je rozdı́l ve výsledcı́ch parametrů patrný pro z, nH a Y , jejichž
hodnoty ve staršı́ verzi vycházı́ vyššı́ než v novějšı́ verzi programu. Hodnoty χ2 a C-stat
jsou mezi verzemi téměř dvojnásobné. Obdobné výsledky jsou i pro multiteplotnı́ gdem
modely, kde hodnoty parametrů pro staršı́ verzi jsou vyššı́, než pro novějšı́ verzi.

Hodnoty pro abundanci jednotlivých prvků, teploty a šı́řky rozdělenı́ jsou sepsány v
tabulce 6.5 pro 1T modely a v tabulce 6.6 výsledky multiteplotnı́ch gdem modelů. Hodnoty
abundancı́ prvků pro 1T i multiteplotnı́ gdem modely jsou u novějšı́ verze systematicky
vyššı́ než u staršı́ verze. Teplota kT se naopak lišı́ mezi 1T modely pouze o 0,003 keV.
Pro multiteplotnı́ gdem modely se již hodnoty abundancı́ lišı́ prvek od prvku. Teplota kT
je mezi těmito verzemi posunuta o 0,02 keV. Největšı́ rozdı́l je patrný pro šı́řku rozdělenı́
σ , která u nové verze vycházı́ mnohem vyššı́.

Graficky jsou výsledky modelů a spekter z programu SPEX pro NGC 5813 na obrázku
pro 1T modely 6.2 a 6.3, pro multiteplotnı́ gdem modely na obr. 6.4 a 6.5. Na obrázcı́ch je
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u všech modelů v hornı́ části spektrum (černá linie) a model (červená linie). V dolnı́ části
jsou pak vyznačena rezidua z fitovánı́ spekter.

Patrné rozdı́ly jsou na grafech 6.2 a 6.3 pro 1T, pro multiteplotnı́ gdem model v grafech
6.4, 6.5, kde je zřejmé, že pro novějšı́ verze se model vůči spektru v oblasti kolem 1,5 keV
vždy zlepšil.

Výsledky z analýzy všech vybraných galaxiı́ programu SPEX a 2D map jsou uvedeny
v tabulce 6.7. Hodnoty pro σ i kT , zı́skané pomocı́ programu SPEX a z 2D map, jsou
téměř pro všechny jednotlivé galaxie konzistentnı́.

Graf 6.13 galaxie NGC 5044 ukazuje, že rozdělenı́ bodů odpovı́dá Gaussově funkci,
což velmi dobře koresponduje s výsledky zı́skanými z 2D analýzy i modelovánı́ ve SPEXu.

Graf 6.14 galaxie NGC 4636 naznačuje, že v oblasti 0,75− 0,90 keV jsou některé
body odlehlé a neřı́dı́ se Gaussovou funkcı́. Tyto výsledkou mohou být interpretovány
přı́tomnostı́ AGN v galaxii, ve které působı́ rázové vlny a tı́m zahřı́vajı́ své okolı́. Při
vyššı́ch teplotách pak bude i vyššı́ emisivita.

Graf 6.15 galaxie NGC 4472 vykazuje dvě výrazné oblasti odlehlých bodů v části
0,75−0,9 keV a 1,05−1,20 keV. Data naznačujı́, že jsou zde přı́tomny dvě teplotnı́ složky.
Oblast s nižšı́ teplotou může být výsledkem částečného ochlazovánı́ atmosféry galaxie.
Oblast s vyššı́ teplotou může být důsledkem zahřı́vánı́ okolı́ podobným mechanismem jako
u předešlé galaxie (NGC 4636) – aktivita AGN. S tı́mto tvrzenı́m korespondujı́ i výsledky
pro σ , kde z multiteplotnı́ho gdem modelu jsou hodnoty vyššı́ než z 2D analýzy přı́slušných
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 druhá teplotnı́ složka, chladnějšı́ složka, což je možné
interpretovat jako ochlazovánı́ atmosféry galaxie. Tato atmosféra se ochlazuje velmi rychle,
přičemž docházı́ k emisı́m FeXVII.

Graf 6.17 galaxie NGC 4696 ukazuje, že rozsah teplot v tomto přı́padě bude mnohem
většı́. To může být z toho důvodu, že se galaxie nacházı́ v centru kupy galaxiı́ v Kentaurovi.
Proto je fitovánı́ modelem, v němž se předpokládá Gaussovo rozdělenı́, nedostatečné.
Tı́mto modelem nenı́ možné dostatečně přesně popsat komplikovanou teplotnı́ strukturu
této galaxie. Toto potvrzujı́ i hodnoty σ a kT v tabulce 6.7, kde si hodnoty mezi modely
nekorespondujı́.

Pro galaxii NGC 5813 jsou výsledky z modelů programu SPEX a 2D analýzy uvedeny
samostatně v tabulce 6.8, graf ukazujı́cı́ data proložená Gaussovou funkcı́ je na obr. 6.12.
Data odpovı́dajı́ Gaussově funkci bez výrazných skupin odlehlých bodů, jako tomu bylo
u předcházejı́cı́ch galaxiı́. S přihlédnutı́ k výsledným hodnotám kT jsou mezi modely
hodnoty srovnatelné. Pro multiteplotnı́ gdem nový model a 2D mapy si v rámci chyby
výsledky odpovı́dajı́.

Hodnoty σ pro NGC 5813 z multiteplotnı́ho gdem staršı́ho modelu a 2D map se v
rámci nejistoty téměř shodujı́. Pro multiteplotnı́ gdem nový model vycházı́ však hodnota σ

mnohem vyššı́ vůči výsledku z 2D map, což může být způsobeno prostorovou projekcı́. V
této projekci je mnohem většı́ rozpětı́ teplot než rozsah teplot určený z 2D map, u nichž byl
předpoklad, že každá oblast má pouze jedinou teplotu. Vyššı́ hodnota σ také naznačuje,
že v každé (i velmi malé) prostorové oblasti, kterou můžeme analyzovat pomocı́ družice,
vidı́me v projekci plazma s širokým rozsahem teplot.



Závěr

V této práci bylo úkolem analyzovat spektrum vybraných galaxiı́, která byla zı́skána z
družice Chandra. Spektrum galaxie NGC 5813 bylo podrobeno detailnějšı́ analýze, jde
totiž o nejdelšı́ rentgenové pozorovánı́ eliptické galaxie vůbec.

Hlavnı́m úkolem bylo zjistit, jakou teplotnı́ strukturu má atmosféra, nacházejı́cı́ se
kolem vybraných galaxiı́. S pomocı́ programu SPEX byla modelována postupně všechna
spektra galaxiı́ nejprve s jednou teplotou (1T) a poté multiteplotnı́m gdem modelem (oba
ve staršı́ verzi programu). Následovalo samostatné modelovánı́ spektra galaxie NGC 5813.
V tomto přı́padě byl zvolen také 1T a multiteplotnı́ gdem model ve staršı́ a poté i v novějšı́
verzi programu. Zpracovánı́ pro multiteplotnı́ gdem model v nové verzi trvalo velmi dlouho
(cca 21 dnů).

Dále byla provedena analýza 2D map (snı́mky s emisivitou a teplotou) stejných vybra-
ných galaxiı́, které měly posloužit k porovnánı́ výsledků z programu SPEX. Jejich zpraco-
vánı́ probı́halo prostřednictvı́m kódu psaném v programovacı́m jazyce Python. Zpracovaná
data byla poté proložena Gaussovou funkcı́. Tato funkce byla vybrána na základě definice
emisivity u cie komponenty v programu SPEX a pro zı́skánı́ představy, do jaké mı́ry lze
tuto funkci aplikovat na zpracovávaná data.

Výsledky pro teploty galaxiı́ kT z programu SPEX a 2D map se velice dobře shodovaly,
vyjma galaxie NGC 4696 (odlišovala i hodnota σ od modelu ve SPEXu a 2D map). Jak
bylo uvedeno, teplotnı́ struktura je natolik komplikovaná, že zde selhává, jak 2D analýza
map, tak i multiteplotnı́ gdem model. Výsledky galaxie NGC 5813 pro kT se velice dobře
shodovaly s teplotami, zjištěnými u 1T, multiteplotnı́ch gdem modelů a 2D map.

Parametr σ ve většině přı́padů výrazně kolı́sá při porovnánı́ modelů ze SPEXu a 2D
map. Výjimkou je galaxie NGC 5813, u které jsou si hodnoty σ odpovı́dajı́ (multitepltnı́
gdem staršı́ model a 2D mapy).

V novějšı́ verzi multiteplotnı́ho gdem modelu byla tato hodnota mnohem vyššı́ oproti
výsledku z 2D map. Způsobeno to může být i použitı́m jiné databáze čar v rámci verzı́
modelů SPEXu, protože zadávané počátečnı́ parametry byly pro všechny gdem modely
naprosto stejné. V novém modelu je použita nejnovějšı́ verze databáze, proto je výsledek
přesnějšı́ a srovnatelný s výsledkem v [12], kde σ : 0,092±0,003. Dále výsledky mohlo
ovlivnit rozsah spektra, konkrétně expozičnı́ doby, která byla 650 ks. V neposlednı́ řadě
vyššı́ σ může být způsobena jiným rozsahem teplot kvůli projekci.

Multiteplotnı́ gdem model byl použit právě proto, že většina galaxiı́ nebo kup galaxiı́
má komplikovanou teplotnı́ strukturu, kterou 1T model nedokáže vystihnout. Také analýza
2D map byla zvolena jako komplementárnı́ k multiteplotnı́mu gdem modelu, protože se u
obou metod se využilo fitovánı́ Gaussovou funkcı́. Předpoklad Gaussova rozdělenı́ bylo
nutné následně ověřit.

– 46 –
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S přihlédnutı́m ke grafům u jednotlivých galaxiı́, je patrné, že ne všechny přesně
následujı́ normálnı́ rozdělenı́ a jejich strukturu tedy vystihuje jiná, komplikovanějšı́ funkce
než je použitá Gaussova funkce.

Stejně tak uvedeným způsobem zpracovánı́ dat z 2D map nemáme informaci o teplotnı́
struktuře atmosféry ve směru pozorovánı́ galaxie. Chybı́ nám tedy 3. rozměr k tomu,
abychom teplotnı́ strukturu mohli přesně zjistit a přı́padně namodelovat. Naopak spektrum
s dlouhou expozicı́, modelované pomocı́ gdem modelu ve SPEXu nám alespoň částečně
může dát zpětnou informaci o tomto 3. rozměru. Přesto se 2D analýza jevı́ jako velice
užitečný nástroj k dalšı́mu aplikovánı́ resp. umožňuje řı́ci, zda má daný objekt (galaxie,
kupa galaxiı́ apod.) normálnı́ rozdělenı́ a naznačit tak rozsah použitelnosti uvedené metody.
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