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Περίληψη

Αντικείμενο μελέτης της παρούσvας διπλωματικής εργασvίας, είναι η ανίχνευσvη
υπολειμμάτων υπερκαινοφάνων σvτον γαλαξία NGC 1313. Οι παρατηρήσvεις του γα-
λαξία έγιναν σvτο τηλεσvκόπιο Blanco 4m του CTIO (Cerro Tololo Inter-American
Observatory) σvτη Χιλή, από τους Παναγιώτη Μπούμη και Ιωάννα Λεωνιδάκη, τον
Νοέμβριο του 2011.
Το πρώτο κεφάλαιο είναι εισvαγωγικό και περιγράφει την εξελικτική πορεία ε-

νός ασvτέρα, από τη γέννησvη του μέχρι την έκρηξή του ως υπερκαινοφανής, καθώς
επίσvης και τη δημιουργία και εξέλιξη των υπολειμμάτων υπερκαινοφανών. Στο δεύ-
τερο κεφάλαιο, παρουσvιάζονται τα όργανα μέτρησvης που χρησvιμοποιήθηκαν κατά
την παρατήρησvη, και ο τρόπος λειτουργίας τους. Στο τρίτο, γίνεται λεπτομερής
περιγραφή της επεξεργασvίας των εικόνων που λήφθηκαν και της διαδικασvίας της
ανίχνευσvης υπολειμμάτων υπερκαινοφανών, και σvτο τέταρτο παρουσvιάζονται τα α-
πότελέσvματα της μελέτης.
Η ανίχνευσvη έγινε με τον υπολογισvμό του λόγου των ροών ακτινοβολίας

[S II(λ6716,6731)]
Hα(λ6563) για τις διάφορες πηγές. Στις περιπτώσvεις που ήταν πάνω από

0.4, τότε εμπρόκειτο για ένα υποψήφιο υπόλειμμα υπερκαινοφανούς. Τελικά α-
νιχνεύθηκαν 84 υποψήφια υπολείμματα υπερκαινοφανών και 11 πιθανά υποψήφια
υπολείμματα, με ροές ακτινοβολίας της τάξης του 10−15erg/cm2/s για τα αμυδρό-
τερα.
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Εισvαγωγή

Τα υπολείμματα υπερκαινοφανών σvυνθέτουν μια σvπουδαία κατηγορία ουράνιων α-
ντικειμένων, η μελέτη των οποίων μπορεί να μας οδηγήσvει σvε σvυμπεράσvματα σvχετι-
κά με τη δομή του σvύμπαντος. Πρόκειται για ένα είδος νεφελωμάτων που δημιουρ-
γούνται μετά από την βίαιη έκρηξη ενός ασvτέρα μεγάλης μάζας ως υπερκαινοφανής.
Μετά την έκρηξη , διαδίδεται σvτον μεσvοασvτρικό χώρο ένα κρουσvτικό κύμα που

τον εμπλουτίζει με διάφορα χημικά σvτοιχεία. Η μελέτη των υπολειμμάτων λοι-
πόν, μπορεί να δώσvει πληροφορίες σvχετικά με την πυκνότητα, τη θερμοκρασvία, τη
χημική σvύσvτασvη και άλλων χαρακτηρισvτικών του μεσvοασvτρικού μέσvου. Μπορεί
να δώσvει επίσvης πληροφορίες σvχετικά με τον ρυθμό γέννησvης ασvτέρων και την
εξέλιξή τους, καθώς τα υπολείμματα υπερκαινοφανών αποτελούν το τελικό σvτάδιο
της ζωής ασvτέρων μεγάλης μάζας. Επιπλέον η ύπαρξη υπολειμμάτων υπερκαινο-
φανών μέσvα σvε μεσvοασvτρικό νέφος, πιθανότατα αποτελεί την αιτία σvχηματισvμού
νέων ασvτέρων.
Συγκεκριμένα η μελέτη εξωγαλαξιακών υπολειμμάτων υπερκαινοφανών έχει

διάφορα πλεονεκτήματα. Μας παρέχεται η δυνατότητα λήψης περισvσvότερων δειγ-
μάτων, και από γαλαξίες διαφορετικών χαρακτηρισvτικών. Οι αποσvτάσvεις των ε-
ξωγαλαξιακών υπολειμμάτων από το σvημείο παρατήρησvης θεωρούνται οι ίδιες για
καθένα από αυτά, αφού η διαφορά μεταξύ τους κρίνεται αμελητέα σvυγκριτικά με
την απόσvτασvή τους από τον Γαλαξία μας. Επιπλέον η απόσvβεσvη λόγω σvκόνης
ελαχισvτοποιείται σvε αυτήν την περίπτωσvη, κάτι που δεν ισvχύει σvτην μελέτη ενδο-
γαλαξιακών υπολειμμάτων.
Αντικείμενο της παρούσvας εργασvίας είναι η ανίχνευσvη υπολειμμάτων υπερκαινο-

φανών σvτον γαλαξία NGC 1313, η οποία πραγματοποιήθηκε μέσvω της επεξεργασvί-
ας και της μελέτης εικόνων που λήφθηκαν σvτο ορατό μέρος του ηλεκτρομαγνητικού
φάσvματος.
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Κεφάλαιο 1

Θεωρητικό υπόβαθρο

1.1 Βασvικές έννοιες

Σε όλη την έκτασvη της εργασvίας χρησvιμοποιούνται έννοιες που πιθανόν να μην
είναι γνωσvτές σvε όλους τους αναγνώσvτες. Για τον λόγο αυτό παρατίθενται εδώ,
ξεχωρισvτά από την κανονική ροή της εργασvίας, προς αποφυγή σvυνεχών διακοπών.

• Φωτεινότητα Ασvτέρα (Luminosity)

Φωτεινότητα ενός ασvτέρα, (ή αλλιως ενεργότητα) ορίζεται ως ο ρυθμός εκλυόμενης
ενέργειας με μορφή ακτινοβολίας, σvε όλα τα μήκη κύματος από ολόκληρη την
επιφάνεια του ασvτέρα και δίνεται από τη σvχέσvη:

L = 4πR2
∫∞

0
Fλdλ

όπου F λdλ η ροή ενέργειας (εκλυόμενη ενέργεια ανά μονάδα χρόνου και επιφά-
νειας) και 4πR2 η επιφάνεια της ατμόσvφαιρας του ασvτέρος, όπου R, η ακτίνα του.
(Γούδης, 1985)

Το μέγεθος ενός ασvτέρα αποτελεί μια κλίμακα που χαρακτηρίζει τη λαμπρό-
τητά του. ΄Οσvο μικρότερο αριθμητικά είναι το μέγεθος, τόσvο λαμπρότερο είναι το
ασvτέρι. Συχνότερα, χρησvιμοποιείται το φαινόμενο μέγεθος για να περιγράψει το
πόσvο φωτεινό φαίνεται ένα αντικείμενο από έναν παρατηρητή σvτη Γη. Η κλίμα-
κα του φαινόμενου μεγέθους είναι λογαριθμική. Η σvχέσvη που δίνει το φαινόμενο
μέγεθος ενός ασvτέρα είναι:

m−m0 = −2.5log10(
F

F0
) (1.1)

όπου m είναι το φαινόμενο μέγεθος του ασvτέρα, F η παρατηρούμενη ροή ακτινο-
βολίας του και m0, F 0, το φαινόμενο μέγεθος και η ροή ακτινοβολίας του ασvτέρα,
απαλλαγμένο από μεσvοασvτρική/ατμοσvφαιρική απορρόφησvη.
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• Αέρια μάζα (Airmass)

Αέρια μάζα, ονομάζεται το μήκος της οπτικής διαδρομής που διανύει το φως μιας
φωτεινής πηγής σvτην ατμόσvφαιρα της Γης. Καθώς το φως περνά μέσvα από την
ατμόσvφαιρα εξασvθενεί λόγω σvκεδάσvεων και απορροφήσvεων. Αποτέλεσvμα αυτού
είναι ότι όσvο μεγαλύτερη απόσvτασvη διανύει, τόσvο αμυδρότερο φαίνεται. Επομένως
ένα αντικείμενο φαίνεται φωτεινότερο όταν βρίσvκεται σvτο ζενίθ (κατακόρυφα σvτο
σvημείο που βρίσvκεται ο παρατηρητής), αφού το φως έχει λιγότερη διαδρομή να
διασvχίσvει, άρα θα υποσvτεί και τη λιγότερη απορρόφησvη. Εκεί η αέρια μάζα είναι
1. Η αέρια μάζα μεταβάλλεται με την πάροδο της ώρας, ανάλογα με η θέσvη του
αντικειμένου σvτην ουράνια σvφαίρα.

• Μηχανισvμοί απώλειας ενέργειας

Οι μηχανισvμοί ενέργειας που περιγράφονται σvτη σvυνέχεια, σvυναντώνται σvτα υ-
πολείμματα υπερκαινοφανών και είναι μηχανισvμοί σvυνεχούς ακτινοβολίας, δηλαδή
ακτινοβολίας που εκπέμπεται σvε ένα μεγάλο εύρος σvυχνοτήτων.

Εκπομπή σvυνεχούς σvυνεχούς
Αυτός ο μηχανισvμός εκπομπής, σvυναντάται όταν ένα ηλεκτρόνιο διέλθει σvτην

περιοχή Coulomb (ηλεκτροσvτατικό πεδίο που δημιουργεί ένα ηλεκτρικά φορτισvμέ-
νο σvωματίδιο) θετικά φορτισvμένου ιόντος (πρωτονίου αν η διαδικασvία γίνεται σvε
περιοχές υδρογόνου). Το ιόν και το ηλεκτρόνιο σvυγκρούονται μη ελασvτικά, και το
δεύτερο επιβραδύνεται. Η ενέργεια που χάνεται εκπέμπεται με τη μορφή φωτονίου
όπως δείχνει το σvχήμα (Σχήμα 1.1).

Σχήμα 1.1: Εκπομπή σvυνεχούς σvυνεχούς

Η ενέργεια του εκπεμπόμενου φωτονίου ισvούται με τη διαφορά τελικής και
αρχικής ενέργειας του ηλεκτρονίου.

Εκπομπή σvτάθμης σvυνεχούς
Η εκπομπή σvτάθμης - σvυνεχούς, αποτελεί την αντίσvτροφη διαδικασvία του φω-

τοϊονισvμού και σvυμβαίνει κατά την ανασvύνδεσvη ενός ελεύθερου ηλεκτρονίου με
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ιόν. Κατά τη διάρκεια αυτής της εκπομπής, εκπέμπεται φωτόνιο ενέργειας ίσvης
με τη διαφορά της αρχικής ενέργειας του ηλεκτρονίου, και της ενέργειάς του, σvτη
σvτάθμη που φτάνει. Αν η σvύλληψη ενός ελεύθερου ηλεκτρονίου, γίνει σvε σvτάθμη
με κβαντκό αριθμό n=2, τότε εκπέμπεται ένα φωτόνιο Hc (c=continuum), που
ανήκει σvτο σvυνεχές της σvειράς Balmer. Τα φωτόνια που εκπέμπονται με αυτόν
τον τρόπο, έχουν τυχαία μήκη κύματος, με τον μόνο περιορισvμό λ < 3646 Å (ό-
ριο Balmer), και δημιουργούν το σvυνεχές του φάσvματος (σvυνεχές Balmer), που
παρατηρείται κοντά σvτην σvτην υπεριώδη περιοχή. Με τον ίδιο τρόπο, σvύλληψη
ηλεκτρονίου σvτη σvτάθμη n=3, παράγει το σvυνεχές Paschen με περιορισvμό, λ <
8202 Α̊ (όριο Paschen).

Εκπομπή δύο φωτονίων
Αυτή η εκπομπή είναι αποτέλεσvμα της λεπτής υφής της σvτάθμης n=2, του

υδρογόνου, που είναι διπλή. Τα άτομα του υδρογόνου είναι διεγερμένα σvτις σvτάθ-
μες 22S1/2 , που είναι μετασvταθείς, και 2

2P 1/2 και πληρούνται, είτε με απευθείας
σvύλληψη ηλεκτρονίων σvε αυτές, είτε με μετάπτωσvή τους από ανώτερες. Ηλεκτρό-
νια που βρίσvκονται σvτη σvτάθμη 22P 1/2, μπορούν να μεταπηδήσvουν σvτη σvτάθμη
12S1/2 εκπέμποντας ένα φωτόνιο Lα (Lyman). Δε σvυμβαίνει όμως το ίδιο με
τα ηλεκτρόνια σvτης σvτάθμης 22S1/2, εξαιτίας της μετασvτάθειάς της. Ηλεκτρόνια
αυτής της σvτάθμης, μεταπίπτουν σvτη σvτάθμη 12S1/2, εκπέμποντας δύο φωτόνια
τυχαίων σvυχνοτήτων ν1 και ν2 για τις οποίες ισvχύει

hν1 + hν2 = hνα = 10.3 eV (1.2)

όπου είναι h η σvταθερά του Planck (h=6.626×10−34 J·s) και να η σvυχνότητα της
γραμμής Lα(2

2S1/2 → 12S1/2) .

Ακτινοβολία σvύγχροτρον (Μαγνητικό Bremsstrahlung)
Αυτού του είδους η ακτινοβολία εκπέμπεται όταν σvχετικισvτικά ηλεκτρόνια (με

ταχύτητες κοντά σvτην ταχύτητα του φωτός) κινούνται μέσvα σvε ομογενές μαγνητι-
κό πεδίο σvε σvπειροειδή τροχιά κατά μήκος των μαγνητικών γραμμών (Σχήμα 1.2
(http://www.daviddarling.info/encyclopedia/S/synchrotron_radiation.html)).

Σχήμα 1.2: Ακτινοβολία σvύγχροτρον

9



Για ένα ηλεκτρόνιο, η ισvχύς ανά μονάδα σvυχνότητας είναι

P (ν) =
dE

dtdν
=

√
3e3B⊥

4πǫ0mc
1.8

ν

νc
F (

ν

νc
) (1.3)

όπου m η μάζα και e το φορτίο του ηλεκτρονίου, B⊥ είναι η κάθετη σvυνισvτώσvα της
έντασvης του μαγνητικού πεδίου, F μία αδιάσvτατη σvυνάρτησvη και νc = 3eBsinα

4πm γ2

όπου α είναι η γωνία μεταξύ του διανύσvματος της ορμής του ηλεκτρονίου και του
μαγνητικού πεδίου και γ ο παράγοντας Lorentz . Η σvυνολική ισvχύς δίνεται από
την ολοκλήρωσvη της ισvχύος κάθε ηλεκτρονίου επί την πυκνότητα των ηλετρονίων
Ν(Ε) με ενέργειες μεταξύ Ε, Ε+dΕ, δηλαδή

Ptotal(ν) =

∫
P (ν)N(E)dE ∝

∫
F

ν

νc
e−sdE (1.4)

και τελικά
Ptotal(ν) ∝ ν−α (1.5)

όπου α = s−1
2 , είναι ο φασvματικός δείκτης, και p ο δείκτης κατανομής των εκπε-

μπόμενων σvωματιδίων (cherenkov.physics.iastate.edu) (Σχήμα 1.3,
(http://www.ifa.hawaii.edu/~jpw/classes/ast622.spring2008/handouts/synchrotron.html))

Σχήμα 1.3: Ενεργειακή κατανομή των σvχετικισvτικών σvωματιδίων

• Περιοχες ιονισvμένου υδρογόνου

Μέσvα σvτην εργασvία, γίνεται αναφορά σvτις περιοχές ιονισvμένου υδρογόνου και σvτο
πως διαχωρίζονται από τα υπολείμματα υπερκαινοφανών. Βασvική προϋπόθεσvη για
τη δημιουργία περιοχών ιονισvμένου υδρογόνου, ή περιοχών Η ΙΙ (όπως λέγονται
αλλιώς), είναι η παρουσvία ουδέτερου υδρογόνου. Αυτό σvυναντάται σvε αφθονία
σvτη μεσvοασvτρική ύλη, καθώς αποτελεί πάνω από το 80% των σvυσvτατικών της.
Χρειάζεται λοιπόν μία πηγή, η οποία θα ιονίσvει τα άτομα ουδέτερου υδρογόνου. Το
ρόλο αυτό, παίζει πάντοτε ένας ασvτέρας ή ένα σvμήνος ασvτέρων. Τα εκπεμπόμενα
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φωτόνια αυτών, με ενέργειες μεγαλύτερες από 13.6 eV (hν1> 13.6 eV ), είναι ικανά
να απελευθερώσvουν ηλεκτρόνια ατόμων υδρογόνου ,μετατρέποντάς τα άτομα σvε
ιόντα, και να τους προσvδώσvουν κινητική ενέργεια K = h(ν− ν1) όπου hν = 13.6
eV , η ενέργεια ιονισvμού.

1.2 Εξέλιξη ασvτέρων

1.2.1 Γέννησvη ενός ασvτέρα

Η γέννησvη ενός ασvτέρα, αν και ύψισvτης σvημασvίας, αποτελεί ένα από τα πιο αι-
νιγματικά σvημεία κατά τη διαδικασvία της εξέλιξής του. Οι αιτίες διαφέρουν ανά
θεωρία, όλοι οι επισvτήμονες όμως σvυμφωνούν σvτο ότι η δημιουργία του οφείλεται
σvτην κατάρρευσvη μεσvοασvτρικών νεφών.
Η αιτία που οδηγεί σvε αυτήν την κατάρρευσvη, είναι οι βαρυτικές δυνάμεις. Τα

μεσvοασvτρικά νέφη αποτελούνται από αέριο, κυρίως υδρογόνο, και κόκκους σvκό-
νης. ΄Οταν άτομα υδρογόνου σvυγκρούονται με κόκκους, τα πρώτα χάνουν κινητική
ενέργεια. Η απώλεια αυτή προσvδίδεται σvτους κόκκους σvαν θερμότητα, και αυτοί
την αποβάλλουν με μορφή υπέρυθρης ακτινοβολίας. Το σvύσvτημα χάνει ενέργεια,
ειδικότερα κινητική, με αποτέλεσvμα την υπερνίκησvη των ελκτικών δυνάμεων βαρύ-
τητας που οδηγεί σvτην πτώσvη του αερίου προς το κέντρο τους νέφους. Τέτοιες
σvυγκρούσvεις, με τα ίδια αποτελέσvματα επαναλαμβάνονται, με επακόλουθο τη δημι-
ουργία μεγάλων πυκνοτήτων σvτο κέντρο του μεσvοασvτρικού νέφους. Οι σvυμπυ-
κνώσvεις αυτές σvυνισvτούν έναν πρωτοασvτέρα. Στην απώλεια ενέργειας από το
σvύσvτημα, οδηγούν κι άλλοι ψυκτικοί μηχανισvμοί (μηχανισvμοί απώλειας ενέργειας),
όπως είναι α) η απώλεια ενέργειας λόγω αποδιεγέρσvεων, αφού διέγερσvεις εξαιτί-
ας σvυγκρούσvεων ατόμων και μορίων τους είναι πολύ πιθανές, β) η απώλεια λόγω
φωτοδιάσvπασvης μορίων.
Η εξέλιξη του μεσvοασvτρικού νέφους σvε πρωτοασvτέρα, χαρακτηρίζεται από τέ-

σvσvερα σvτάδια:

• Στο πρώτο σvτάδιο ανήκει η ελεύθερη πτώσvη του μεσvοασvτρικού νέφους, δηλα-
δή η κατάρρευσvη προς το κέντρο του χωρίς καμία αντίσvτασvη. Αυτό διαρκεί
περίπου 10,000 χρόνια (μπορεί και λιγότερο). Το μήκος της περιοχής σvε
αυτή τη φάσvη κυμαίνεται από 20,000 μέχρι 25,000 AU (ασvτρονομικές μονά-
δες. Ως ασvτρονομική μονάδα ορίζεται η μέσvη απόσvτασvη Γης-΄Ηλιου και 1
AU=149.597.870.700 μέτρα)

• Η δεύτερη φάσvη διαρκεί σvχεδόν 100,000 χρόνια. Σε αυτήν, η πυκνότητα σvτο
κέντρο του νέφους αυξάνεται περίπου 106 μονάδες μεγέθους, και το νέφος
σvυσvτέλεται (3,000-10,000 AU). Η θερμοκρασvία τώρα είναι υψηλότερη και
ξεκινά η εκπομή ακτινοβολίας σvτο υπέρυθρο.

• Η πυκνότητα του νέφους σvυνεχίζει να αυξάνεται, και αυτό κάνει την ύλη
αδιαφανή σvτα υπέρυθρα ηλεκτρόνια. Η ενέργεια που δεν μπορεί να διαφύγει
θερμαίνει ακόμα περισvσvότερο το νέφος. Αυτό έχει ως αποτέλεσvμα την αύ-
ξησvη της πίεσvης, ικανής να αντισvταθεί σvτην βαρυτική κατάρρευσvη. Σε αυτή
τη φάσvη σvταματά η ελεύθερη πτώσvη του νέφους κι επικρατεί μια κατάσvτασvη
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ημιυδροσvτατικής ισvορροπίας. Από εδώ και πέρα μπορούμε να μιλάμε για έναν
πρωτοασvτέρα. Ο πρωτοασvτέρας είναι το κέντρο ενός δίσvκου αερίου χαμηλό-
τερης θερμοκρασvίας από αυτόν. Το μήκος της περιοχής τώρα είναι 500 AU
μπορεί και λιγότερο. Η φάσvη αυτή διαρκεί από 1 έως 10 εκατομμύρια χρόνια.

• Σε αυτό το σvτάδιο, ο πρωτοασvτέρας αποκτά μάζα από τον περιβάλλοντα δί-
σvκο. Ξεκινά λοιπόν μία φάσvη προσvαύξησvης μάζας. ΄Οταν αποκτήσvει αρκετή
μάζα, γενάται ένας ασvτέρας έμβρυο, που χαρακτηρίζεται από σvυνθήκες υδρο-
σvτατικής ισvορροπίας (Γούδης, 1991). Αυτή η φάσvη διαρκεί περίπου 10,000,000
χρόνια.

Παρακάτω φαίνονται οι φάσvεις αυτές σvχηματικά (Σχήμα 1.2, (http://www.freebookez.net/lookup.php?q=Chapter+8+Early+stag

Σχήμα 1.4: Σχηματική αναπαράσvτασvη των τεσvσvάρων φάσvεων της εξέλιξης μεσvοασvτρικής ύλης σvε
ασvτέρα.

1.2.2 Κύρια ακολουθία και θάνατος ασvτέρων

Η θερμοκρασvία σvτο εσvωτερικό του ασvτέρα - εμβρύου σvυνεχίζει να αυξάνεται. ΄Ο-
ταν φτάσvει τους 107 Κ, αρχίζει η καύσvη του υδρογόνου (Η) σvε ήλιο (He). Από
εδώ και πέρα ο ασvτέρας βρίσvκεται σvτην κύρια ακολουθία όπου και θα διανύσvει το
80% περίπου της ζωής του. Για μάζες μικρότερες από 0.1 M⊙ , το ασvτέρι ποτέ
δεν θα βρεθεί σvτην κύρια ακολουθία καθώς ποτέ ο πυρήνας του δεν θα φτάσvει σvε
θερμοκρασvία 107 Κ. Η θερμοκρασvία και η φωτεινότητά του όλο και θα μειώνεται,
μέχρι να γίνει ένας μελανός νάνος (μοιάζει με τον λευκό νάνο με τη διαφορά ότι η
επιφανειακή φωτεινότητα και θερμοκρασvία είναι μικρότερες για τον μελανό), που
θα εγκατασvταθεί κάτω δεξιά σvτο διάγραμμα Hertzsprung - Russell. Η κύρια ακο-
λουθία απεικονίζεται σvτο διάγραμμα Hertzsprung - Russell παρακάτω (Σχήμα 1.3,
(http://www.universetoday.com/52252/main-sequence/)), το οποίο είναι ένα διάγραμμα
θερμοκρασvίας-φωτεινότητας.
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Σχήμα 1.5: Διάγραμμα Hertzsprung - Russell

Οι ασvτέρες σvτην κύρια ακολουθία, καταλαμβάνουν τη διαγώνια λωρίδα, που
ξεκινά από πάνω αρισvτερά σvτο διάγραμμα και καταλήγουν κάτω δεξιά. Η θέσvη που
θα καταλάβουν τα ασvτέρια σvτην κύρια ακολουθία εξαρτάται από την μάζα τους. Η
σvχέσvη μάζας-φωτεινότητας δίνεται από τις παρακάτω αναλογίες:

L ∝ M5.5 (1.6)

για ασvτέρες από μικρές έως ενδιάμεσvες μάζες, 0.1M⊙ < M < 10M⊙

L ∝ M3 (1.7)

για ασvτέρες μεγάλης μάζας M > 10M⊙, και

L ∝ M (1.8)

για ασvτέρες πολύ μεγάλης μάζας M > 50M⊙, (Shu, 1981), όπου L είναι η φωτει-
νότητα του κάθε ασvτέρα και Μ η μάζα του. Η θέσvη τους σvτην κύρια ακολουθία
εξαρτάται και από την θερμοκρασvία τους (Τ) από τη σvχέσvη:

L ∝ R2T 4 (1.9)

όπου R η ακτίνα του ασvτέρα.
Από τις παραπάνω σvχέσvεις προκύπτει ότι οι ασvτέρες μεγάλης μάζας είναι πιο

θερμοί και πιο φωτεινοί και καταλαμβάνουν το πάνω αρισvτερά τμήμα της κύριας
ακολουθίας, ενώ οι μικρότεροι που είναι λιγότερο θερμοί και φωτεινοί, το κάτω
δεξιά. Ο χρόνος παραμονής των ασvτέρων μεγάλης μάζας σvτην κύρια ακολουθία,
είναι λιγότερος από τον χρόνο ασvτέρων μικρής μάζας. Η εξάρτησvη χρόνου-μάζας
δίνεται από τη σvχέσvη

t ∝ M−3 (1.10)

και οφείλεται σvτον ρυθμό κατανάλωσvης των πυρηνικών τους καυσvίμων, όπως θα
δούμε παρακάτω, που για τους ασvτέρες μεγάλης μάζας είναι μεγαλύτερος.
Η εξέλιξή τους μετά την έξοδό τους από την κύρια ακολουθία, εξαρτάται επίσvης

από τη μάζα τους.
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Ασvτέρες μικρής μάζας

΄Οταν ένα ασvτέρι βρεθεί σvτην κύρια ακολουθία, αρχίζει η καύσvη του υδρογόνου
σvτον πυρήνα του. Στα ασvτέρια μικρής μάζας (< 8 M⊙) η σvύντηξη γίνεται με την
αλυσvίδα πρωτονίου - πρωτονίου.

1H
1 +1 H

1 →1 H2 +1 ē
0 +0 ν

0 (1.11)

2He3 +2 He3 →2 He4 +1 H
1 +1 H

1 (1.12)

Οι πρώτες δύο αντιδράσvεις γίνονται δύο φορές. Επομένως, τέσvσvερις πυρήνες υδρο-
γόνου παράγουν έναν πυρήνα ηλίου. ΄Οταν το υδρογόνο σvτον πυρήνα του ασvτέρα
εξαντληθεί, αυτός πλέον αποτελείται από ήλιο, ενώ η καύσvη του υδρογόνου σvυνεχί-
ζεται σvτο κέλυφος που τον περιβάλλει. Ο πυρήνας δέχεται πίεσvη από τα εξωτερικά
σvτρώματα του κελύφους και αυτή τον σvυσvτέλλει. Με την σvυσvτολή αυξάνεται η
θερμοκρασvία των σvτρωμάτων κι αυτό έχει ως αποτέλεσvμα τη διασvτολή του ασvτέρα
και την αύξησvη της φωτεινότητάς του. Λόγω της διασvτολής, η επιφανειακή του
πυκνότητα μειώνεται κι έτσvι μετατρέπεται σvε έναν ερυθρό γίγαντα. Η διαδρομή
του αυτή ονομάζεται κλάδος ερυθρών γιγάντων.
Αν η θερμοκρασvία σvτον πυρήνα φτάσvει τους 108 Κ, τότε αρχίζει η καύσvη του

ηλίου σvε άνθρακα με τις αντιδράσvεις:

2He4 +2 He4 →4 Be8 (1.13)

4Be8 +2 He4 →6 C12 + γ (1.14)

Αυτή η διαδικασvία σvυνήθως ονομάζεται διαδικασvία των τριών α, αφού για την
παραγωγή του άνθρακα χρειάζονται τρία μόρια ηλίου (σvωμάτια α). Ταυτόχρονα
σvυνεχίζεται η καύσvη του υδρογόνου σvε φλοιό που περιβάλλει τον πυρήνα. Με την
έναρξη αυτής της φάσvης, παράγονται μεγάλα ποσvά ενέργειας, λόγω της υψηλής
θερμοκρασvίας, τα οποία σvυνισvτούν μια έκλαμψη, το φλας ηλίου. Ο πυρήνας δια-
σvτέλλεται κι επομένως η θερμοκρασvία και η πίεσvη του μειώνονται με αποτέλεσvμα
τη σvυσvτολή του ασvτέρα. Ο ασvτέρας σvταματά να έχει πλέον τα χαρακτηρισvτικά
ερυθρού γίγαντα. Μετά την καύσvη του ηλίου, ο πυρήνας αποτελείται πλέον από
άνθρακα, το ήλιο σvυνεχίζει να καίγεται σvτον αμέσvως εξωτερικό του φλοιό και το
υδρογόνο σvτο κέλυφος που περιβάλλει τον φλοιό του ηλίου. Με την καύσvη του
ηλίου, η παραπάνω διαδικασvία θα επαναληφθεί με αποτέλεσvμα ο ασvτέρας να ξανα-
διασvταλλεί και να επανέλθει σvτην περιοχή των ερυθρών γιγάντων. Η διαδικασvία
αυτή ονομάζεται οριζόντιος κλάδος. Η εναλλαγή φάσvεων σvυσvτολής και διασvτολής
μπορεί να οδηγήσvει σvτη δημιουργία ενός παλλόμενου ασvτέρα, ο οποίος ταλαντώ-
νεται. Οι έντονες αυτές ταλαντώσvεις, μπορεί να είναι η αιτία για την εκτίναξη των
εξωτερικών σvτρωμάτων του ασvτέρα και τη δημιουργία ενός πλανητικού νεφελώμα-
τος. Ο πυρήνας που απομένει σvυνεχίζει να αποτελείται από άνθρακα, σvυσvτέλλεται
υπό την επίδρασvη της βαρύτητας εφόσvον δεν φτάσvει σvτη θερμοκρασvία καύσvης του
άνθρακα, και καταλήγει σvε έναν λευκό νάνο. Η κατάληξη σvε λευκό νάνο, προ-
ϋποθέτει η μάζα του εναπομείνοντος πυρήνα να είναι μικρότερη από 1.4 M⊙ (όριο
Chandrasekhar).
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Ασvτέρες μεγάλης μάζας

Οι ασvτέρες μεγάλης μάζας είναι αυτοί που βρίσvκονται σvτην πάνω αρισvτερά
περιοχή του διαγράμματος ΗR. Χαρακτηρίζονται από μεγαλύτερη φωτεινότητα κι
από ταχύτερους ρυθμούς εξάντλησvης των καυσvίμων τους, σvχετικά με τους μικρής
μάζας ασvτέρες, γεγονός που σvυνεπάγεται την πιο σvύντομη παραμονή τους σvτην
κύρια ακολουθία. Ο μεγάλος ρυθμός εξάντλησvης καυσvίμων οφείλεται σvτον επίσvης
μεγάλο ρυθμό έκλυσvης ενέργειας που εξαρτάται σvημαντικά από τη θερμοκρασvία
του ασvτέρα. Στην περίπτωσvη των άσvτρων μεγάλης μάζας, η καύσvη του υδρογόνου
σvτον πυρήνα γίνεται μέσvω του μηχανισvμού CNO (άνθρακα - αζώτου - οξυγόνου)
που είναι ο ακόλουθος:

6C
12 +1 H

1 →7 N13 + γ

7N
13 →6 C13 + e+ + νe

6C
13 +1 H

1 →7 N13 + γ

7N
14 +1 H

1 →8 O15

8O
15 →7 N15 + e+ + νe

7N
15 +1 H

1 →6 C12 +2 He4 (1.15)

Μετά την καύσvη του υδρογόνου σvτον πυρήνα, σvειρά έχει η καύσvη του ηλίου
σvε αυτόν, και του υδρογόνου σvτον φλοιό που τον περιβάλλει. Μετά από αυτήν τη
φάσvη η θερμοκρασvία πιθανότατα φτάνει τους 109 Κ, οπότε αρχίζει και η καύσvη του
άνθρακα σvτον πυρήνα, το ήλιο σvυνεχίζει να καίγεται σvτον φλοιό που τον περιβάλλει
και το υδρογόνο σvτον εξωτερικό φλοιό αυτού. Η καύσvη του άνθρακα σvτον πυρήνα
έχει ως αποτέλεσvμα την παραγωγή βαρύτερων σvτοιχείων, μέχρι το σvτοιχείο του
σvιδήρου. Η δομή του ασvτέρα σvε αυτήν τη φάσvη φαίνεται σvτην παρακάτω εικόνα
(Σχήμα 1.4).
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Σχήμα 1.6: Δομή ασvτέρος μεγάλης μάζας

Ο σvίδηρος δεν μπορεί να σvυντηχθεί περαιτέρω και δεν μπορεί να δώσvει ενέργεια
προς τα έξω. ΄Ετσvι, όταν ο πυρήνας φτάσvει σvτους 5× 109 Κ, χαλά η θερμοδυνα-
μική ισvορροπία και σvυνθλίβεται υπό την επίδρασvη της βαρύτητας, λόγω αδυναμίας
σvυγκράτησvης των εξωτερικών του σvτρωμάτων. Τα εσvωτερικά σvτρώματα με τα
ελαφρύτερα σvτοιχεία, καταρρέουν προς το κέντρο του ασvτέρα, με αποτέλεσvμα τη
δημιουργία και τη διάδοσvη ενός κρουσvτικού κύματος (κύματος shock) προς τα
εξωτερικά. Η βίαιη εκτόνωσvη που επέρχεται, χαρακτηρίζεται ως έκρηξη υπερκαι-
νοφανούς (supernova explosion). Τα εξωτερικά σvτρώματα διασvκορπίζονται σvτον
μεσvοασvτρικό χώρο εμπλουτίζοντάς τον με βαρύτερα σvτοιχεία. Το υπόλειμμα της
εκρήξεως αυξάνει την πυκνότητά του σvε πολύ μεγάλες τιμές. Η κατάληξή του
εξαρτάται από τη μάζα του. Αν η μάζα του υπολείμματος είναι μεταξύ 1.4 M⊙ και
3.2 M⊙, τότε μετατρέπεται σvε έναν ασvτέρα νετρονίων, ενώ αν είναι μεγαλύτερη
σvε μελανή οπή.

1.3 Υπερκαινοφανείς - Υπολείμματα υπερκαι-
νοφανών

1.3.1 Τύποι υπερκαινοφανών

Οι υπερκαινοφανείς ταξινομούνται σvε δύο κατηγορίες, με κριτήριο τα χαρακτηρισvτι-
κά των φασvμάτων τους. Οι υπερκαινοφανείς που δεν παρουσvιάζουν σvτο φάσvμα τους
γραμμές υδρογόνου χαρακτηρίζονται ως Τύπου Ι , ενώ οι πλούσvιοι σvε υδρογόνο
Τύπου ΙΙ. Αυτές οι κατηγορίες, με βάσvη την ύπαρξη ή όχι βαρύτερων σvτοιχεί-
ων, καθώς επίσvης και τα χαρακτηρισvτικά της καμπύλης φωτός τους μπορούν να
χωρισvτούν και σvε υποκατηγορίες.

• Υπερκαινοφανείς Τύπου Ι

Χαρακτηρισvτικό αυτών, είναι η απουσvία γραμμών υδρογόνου σvτο φάσvμα τους. Αυ-
τό δηλώνει ότι ο ασvτέρας βρίσvκεται σvτο τελικό σvτάδιο της εξέλιξής του, και ε-
πομένως χαρακτηρίζεται από την παρουσvία βαρύτερων σvτοιχείων. Ειδικότερα, τα
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φάσvματα των υπεκαινοφανών Τύπου Ιa, παρουσvιάζουν γραμμές ηλίου, πυριτίου και
άλλων βαρύτερων σvτοιχείων.
Οι υπερκαινοφανείς αυτού του τύπου έχουν πανομοιότυπες καμπύλες φωτός,

που σvημαίνει ότι προέρχονται από κοινό μηχανισvμό έκρηξης και εκπομπής ακτινοβο-
λίας. Πρόκειται για έκρηξη λευκού νάνου, που ανήκει σvε διπλό σvύσvτημα ασvτέρων
(΄Εκρηξη Τύπου Ιa). Αναλυτικότερα, οι ασvτέρες εξελίσvσvονται σvτην κύρια ακο-
λουθία. Το ασvτέρι μεγαλύτερης μάζας θα περάσvει πρώτο σvτη φάσvη των ερυθρών
γιγάντων, αφού ο ρυθμός κατανάλωσvης των καυσvίμων του είναι μεγαλύτερος. Τό-
τε αρχίζει η εκτίναξη υλικού του, το οποίο δεσvμεύεται από το ασvτέρι μικρότερης
μάζας. Μετά το τέλος της μεταφοράς μάζας, το πρώτο ασvτέρι μετατρέπεται σvε
έναν λευκό νάνο που αποτελείται από άνθρακα και οξυγόνο, αφού έχει χάσvει τα
εξωτερικά του σvτρώματα. Κατά τον ίδιο τρόπο με πριν, ο λευκός νάνος δέχεται
τη μάζα του δεύτερου ασvτεριού, που πλέον έχει περάσvει κι αυτό σvτη φάσvη του
ερυθρού γίγαντα. ΄Οταν αυτή ξεπεράσvει το όριο Chandrasekhar, η δύναμη της βα-
ρύτητας ξεπερνά την πίεσvη του εκφυλισvμού των ηλεκτρονίων, με αποτέλεσvμα την
κατάρρευσvη και τελικά την έκρηξη του λευκού νάνου. Μια εικονική αναπαράσvτασvη
αυτής της εξέλιξης φαίνεται παρακάτω (Σχήμα 1.5):

Σχήμα 1.7: Δημιουργία υπερκαινοφανούς Τύπου Ia

Οι υπερκαινοφανείς Τύπου Ιa, σvυναντώνται σvε γαλαξίες που αποτελούνται από
ασvτέρες μεγάλης ηλικίας, για αυτό εμφανίζονται κυρίως σvτους ελλειπτικούς γαλα-
ξίες. Η σvυχνότητα παρατήρησvής τους είναι 1 υπερκαινοφανής ανά 1000 έτη ανά
γαλαξία, μέχρι 1 υπερκαινοφανής ανά 4000 έτη ανά γαλαξία (Γούδης, 1991).

• Υπερκαινοφανείς Τύπου ΙΙ

Το φάσvμα των υπερκαινοφανών Τύπου ΙΙ χαρακτηρίζεται από έντονες γραμμές
υδρογόνου, κυρίως Ηα και Ηβ. Η προέλευσvη τους αποδίδεται σvτη βαρυτική κα-
τάρρευσvη ασvτρικού πυρήνα (΄Εκρηξη τύπου ΙΙ). Πρόκειται για ασvτέρες μεγάλης
μάζας ( > 8 M⊙) οι οποίοι εκρήγνυνται υπό την επίδρασvη της βαρύτητας. ΄Οπως
περιγράφηκε και νωρίτερα, η εξέλιξη ενός ασvτέρα σvτην κύρια ακολουθία, ξεκινά με
την καύσvη του υδρογόνου σvε ήλιο σvτον πυρήνα του και τη σvύντηξη του ηλίου σvε
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άνθρακα και οξυγόνο εφόσvον φτάσvει την κατάλληλη θερμοκρασvία. Η ίδια διαδικα-
σvία ακολουθείται εν σvυνεχεία κι από τα κελύφη που περιβάλλουν τον πυρήνα. Οι
αντιδράσvεις σvύντηξης σvτον πυρήνα σvυνεχίζονται, μέχρι να μετατραπεί σvε πυρήνα
σvιδήρου. Η εικόνα πλέον του ασvτέρα, είναι αυτή που αναπαρίσvταται σvτο σvχήμα
1.4. Φλοιός πυριτίου περιβάλλει τον πυρήνα σvιδήρου, και περιβάλλεται από μαγνή-
σvιο και ούτω καθεξής. Η μάζα του πυρήνα αυξάνεται με τη σvύντηξη του πυριτίου
του εξωτερικού σvτρώματος σvε σvίδηρο. Αυτό οδηγεί σvτην αύξησvη της θερμοκρασvί-
ας του, που αναγκάζει τη διάσvπασvη σvιδήρου σvε ελαφρύτερα σvτοιχεία. Η διαδικασvία
αυτή επιτυγχάνεται με απορρόφησvη ενέργειας που έχει ως αποτέλεσvμα τη μείωσvη
της πίεσvης και επομένως τη σvυσvτολή του πυρήνα. Τελικά η βαρύτητα υπερισvχύει
της ηλεκτρονιακής πίεσvης και η κατάρρευσvή του είναι αναπόφευκτη. Δημιουργεί-
ται κρουσvτικό κύμα, το οποίο διαδίδεται σvτη μεσvοασvτρική ύλη, εμπλουτίζοντάς
την με βαρύτερα σvτοιχεία. Η δημιουργία υπερκαινοφανούς Τύπου ΙΙ φαίνεται σvτην
παρακάτω εικόνα (Σχήμα 1.6):

Σχήμα 1.8: Δημιουργία υπερκαινοφανούς Τύπου II

Οι υπερκαινοφανείς αυτού του τύπου σvυναντώνται σvε σvπειροειδείς γαλαξίες με
σvυχνότητα από 1 υπερκαινοφανή ανά 30 έτη ανά γαλαξία, μέχρι 1 υπερκαινοφανή
ανά 400 έτη ανά γαλαξία (Γούδης, 1991). Αν και η σvυχνότητα αυτού του τύπου υπερ-
καινοφανών είναι μεγαλύτερη, οι υπερκαινοφανείς τύπου Ιa παρατηρούνται σvυχνό-
τερα λόγω της μεγαλύτερης τιμής της λαμπρότητάς τους, όταν αυτή προσvεγγίζει
το μέγισvτο. Η παρακάτω εικόνα (Σχήμα 1.7, (https://en.wikipedia.org)) δείχνει την
καμπύλη φωτός των διάφορων τύπων υπερκαινοφανών.
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Σχήμα 1.9: Καμπύλες φωτός υπερκαινοφανών

Ενδεικτικά, οι υπερκαινοφανείς Τύπου Ιb χαρακτηρίζονται από γραμμές ηλίου
και έλλειψη γραμμών υδρογόνου, ενώ οι υπερκαινοφανείς Τύπου Ic από έλλειψη
γραμμών και ηλίου και υδρογόνου. Οι Τύπου ΙΙ P και II L ξεχωρίζουν σvτο παρα-
πάνω διάγραμμα, για το πλάτωμα που παρουσvιάζει σvτην καμπύλη φωτός ο πρώτος,
και για τη γραμμική εξασvθένισvη ο δεύτερος. (Λεωνιδάκη, 2012)

1.3.2 Εξέλιξη υπολειμμάτων υπερκαινοφανών

Μετά την έκρηξη ενός υπερκαινοφανούς, απελευθερώνονται μεγάλα ποσvά ενέρ-
γειας, της τάξης των 1050- 1051 erg και ύλης υπό μορφή αερίων. Η ταχύτητά
τους ξεπερνά την ταχύτητα του ήχου, με αποτέλεσvμα τη δημιουργία και διάδοσvη
ενός κρουσvτικού κύματος (κύματος shock). Με αυτόν τον τρόπο δημιουργείται το
υπόλειμμα υπερκαινοφανούς. Στο πέρασvμά του σvυσvσvωρεύεται όλο και μεγαλύτε-
ρη ποσvότητα μεσvοσvασvτρικής ύλης σvτο μέτωπο του κύματος shock, ώσvπου η μάζα
της φτάνει σvε σvυγκρίσvιμο σvημείο με αυτήν της ύλης που απελευθερώθηκε. Τα
υπολείμματα υπερκαινοφανών είναι εξαίρετης σvημασvίας αντικείμενα, τόσvο για τις
πληροφορίες που μας δίνουν, όσvο και για τις λειτουργίες που επιτελούν. Μπορούμε
να χωρίσvουμε την εξέλιξη των υπολειμμάτων υπερκαινοφανών σvε τέσvσvερις φάσvεις:

• Φάσvη ελεύθερης διασvτολής (free expansion)

Αμέσvως μετά την έκρηξη, η μάζα που εκτοξεύεται, είναι πολύ μεγαλύτερη από τη
μάζα της μεσvοασvτρικής ύλης, μέσvα σvτην οποία γίνεται η έκρηξη. Αυτό έχει ως
αποτέλεσvμα, τη διάδοσvη του κρουσvτικού κύματος χωρίς καμία ουσvιασvτικά αντίσvτα-
σvη, και ως εκ τούτου με μεγάλες ταχύτητες, 10 000 km/s, ίσvως και μεγαλύτερες.
Με τη διάδοσvη του κύματος, μεσvοασvτρική ύλη σvυσvσvωρεύεται σvτο μέτωπό του, η
μάζα της οποίας (Μs) αρχικά είναι αμελητέα. Αν υποτεθεί ότι η πυκνότητα του
μεσvοασvτρικού χώρου είναι ρ0, η μάζα της ύλης που εκτινάσvσvεται είναι:
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M0 >>
4

3
πR3

s × ρ0 = Ms (1.16)

όπου Rs είναι η ακτίνα μιας θεωρούμενης σvφαιρικής περιοχής σvτην οποία διαδίδεται
το κύμα (η ακτίνα του υπολείμματος), και η τιμή της δίνεται από τη σvχέσvη:

Rs = u0t (1.17)

όπου u0 είναι η ταχύτητα διάδοσvης του κρουσvτικού κύματος και t ο χρόνος που
έχει περάσvει από την έκρηξη. Τα ποσvά ενέργειας που απελευθερώνονται κατά την
έκρηξη, εκδηλώνονται υπό τη μορφή κινητικής, κι επομένως εκφράζεται μέσvω της
σvχέσvης:

Es =
1

2
M0u

2
0 (1.18)

όσvη δηλαδή είναι η κινητική ενέργεια της εκτινασvσvόμενης ύλης.
Η φάσvη της ελεύθερης εκτόνωσvης σvταματά όταν η μάζα που έχει σvυσvσvωρευθεί

μπροσvτά από το μέτωπο του κρουσvτικού κύματος γίνει ίσvη με τη μάζα του υλικού
που εκτινάχθηκε, κι επομένως η αντίσvτασvή της γίνει σvημαντική. Δηλαδή:

Ms = M0 (1.19)

Από την ισvότητα αυτή προκύπτει και η ακτίνα του υπολείμματος

Rs =
3M0

4πρ0

1

3

(1.20)

Η ηλικία του σvε αυτήν τη φάσvη είναι:

t =
Rs

u0
(1.21)

• Φάσvη αδιαβατικής εκτόνωσvης (Adiabatic expansion phase ή Sedov phase)

Η δεύτερη φάσvη ξεκινά, όταν η μάζα που έχει σvυσvσvωρευθεί γίνει μεγαλύτερη από
την αρχική μάζα που εκτινάχθηκε. Η πυκνότητα της σvυσvσvωρευμένης ύλης τώρα
αυξάνεται. Η διαφορά των πυκνοτήτων μεταξύ των δύο υλικών, έχει ως αποτέλεσvμα
τη δημιουργία μιας ασvυνέχειας, κι ένα δεύτερο κρουσvτικό κύμα, δημιουργείται και
διαδίδεται προς την αντίθετη κατεύθυνσvη, θερμαίνοντας τα δύο υλικά. Μέρος της
κινητικής ενέργειας μετατρέπεται σvε θερμική, και επομένως η διάδοσvη του αρχικού
κύματος επιβραδύνεται. Σε αυτήν τη φάσvη, η ενέργεια που ακτινοβολείται είναι
αμελητέα σvε σvχέσvη με την αρχική ενέργεια της έκρηξης. Η εξέλιξη κατά τη διάρκεια
αυτής της φάσvης εξαρτάται από την ενέργεια της έκρηξης E0, την πυκνότητα του
διασvτρικού μέσvου n0 και τον χρόνο που έχει περάσvει μετά την έκρηξη. Ποσvότητες
του κρουσvτικού κύματος, όπως ακτίνα, θερμοκρασvία και ταχύτητα διασvτολής, υ-
πολογίζονται από τη λύσvη της αυτο-ομοιότητας του Sedov, και δίνονται από τις
εξισvώσvεις (Chisari, 2009):
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Rs = 1.54× 1019(cm)E
1

5

51n
−1

5

0 (
t

103yr
)

2

5

(1.22)

us = 1950(kms−1)E
1

5

51n
−1

5

0 (
103yr

t
)

3

5

(1.23)

Ts = 5.25× 107(K)E
2

5

51n
−2

5

0 (
103yr

t
)

6

5

(1.24)

όπου E51 = E0 × 10−51

• Φάσvη ψύξης με ακτινοβολία (Snowplow ή Radiative phase)

Το κύμα shock σvυνεχίζει να επιβραδύνεται, να αυξάνει την πυκνότητά του, αφού
όλο και περισvσvότερη μεσvοασvτρική ύλη σvυσvσvωρεύεται, κι επομένως να ψύχεται. Η
πτώσvη της αρχικά υψηλής θερμοκρασvίας οδηγεί σvε αύξησvη του ρυθμού απώλειας
ενέργειας με ακτινοβολία, διότι τα ιόντα άνθρακα και οξυγόνου του μεσvοασvτρικού
χώρου, μπορούν πλέον να επανασvυνδέονται με τα ελεύθερα ηλεκτρόνια, ακτινοβο-
λώντας ενέργεια με αποτέλεσvμα την περαιτέρω μείωσvη της θερμοκρασvίας. Τώρα
πλέον, η ενέργεια που απελευθερώνεται είναι η σvυγκρίσvιμη με την ενέργεια της
αρχικής έκρηξης. Η μετάβασvη από τη φάσvη της αδιαβατικής εκτόνωσvης σvε αυτήν
της ψύξης με ακτινοβολία, γίνεται όταν η ταχύτητα διασvτολής είναι 200-300 km/s.
Σε αυτό το σvτάδιο, το υπόλειμμα αρχίζει να εκπέμπει σvτο ορατό φάσvμα.

• Φάσvη διάχυσvης (Dissipation)

΄Οταν η ταχύτητα διασvτολής γίνει μικρότερη από την ταχύτητα του ήχου, το υπό-
λειμμα του υπερκαινοφανούς διαχέεται σvτον μεσvοασvτρικό χώρο. Η θερμοκρασvία
και η πυκνότητά του μειώνονται μέχρι την αφομοίωσvή του με την μεσvοασvτρική ύλη
και τελικά τη διάλυσvή του.

1.3.3 Ταξινόμησvη υπολειμμάτων υπερκαινοφανών

Η ταξινόμησvη των υπολειμμάτων των υπερκαινοφανών δεν είναι εύκολη υπόθεσvη.
Γίνεται κυρίως με βάσvη τη μορφολογία τους, αλλά και βάσvει φασvματικών ιδιοτήτων
τους. Οι βασvικές κατηγορίες είναι τρεις:

• Κελυφοειδή

Αυτού του τύπου τα υπολείμματα υπερκαινοφανών δε φαίνεται να έχουν τίποτα
σvτα κέντρα τους. Ο φλοιός δημιουργείται όταν το κρουσvτικό κύμα θερμαίνει το
μεσvοασvτρικό υλικό. Οι εικόνες των κελυφοειδών υπολειμμάτων, φαίνονται σvε εμάς
σvαν δακτύλιοι, ενώ σvτην πραγματικότητα είναι σvφαιρικοί φλοιοί. Αυτό οφείλεται
σvτην οπτική μας γωνία, από όπου φαίνεται να υπάρχει περισvσvότερο υλικό σvτα όρια
του υπολείμματος.

• Συμπαγή
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Αυτού του τύπου τα υπολείμματα αποτελούνται από έναν φλοιό που περιβάλλει
έναν περισvτρεφόμενο ασvτέρα νετρονίων (πάλσvαρ). Αυτό που παρατηρείται είναι
μόνο το κεντρικό αντικείμενο και όχι ο φλοιός. Η ακτινοβολία που εκπέμπεται
οφείλεται σvε αυτό το αντικείμενο (πάλσvαρ), και όχι σvτο κρουσvτικό κύμα. Λόγω
της φαινομενικής σvυμπαγούς δομής τους, αυτά τα υπολείμματα χαρακτηρίζονται και
ως πλήρη (plerion). Χαρακτηρισvτικό παράδειγμα αυτού του τύπου υπολειμμάτων
υπερκαινοφανών είναι το νεφέλωμα του Καρκίνου (Crab nebula), για αυτό μπορούν
να χαρακτηρισvτούν και Crab - like.

• Σύνθετα

Αυτός ο τύπος υπολειμμάτων αποτελεί έναν σvυνδυασvμό των δύο προηγούμενων.
Φαίνονται άλλοτε σvαν κελυφοειδή και άλλοτε σvαν σvυμπαγή, γεγονός που εξαρτάται
από το μήκος κύματος του ηλεκτρομαγνητικού φάσvματος σvτο οποίο τα μελετάμε.
Συνήθως εμφανίζονται σvαν κελύφη σvτο ραδιοφωνικό μέρος του φάσvματος και σvαν
σvυμπαγή σvτις ακτίνες Χ.

Η ταξινόμησvη των υπολειμμάτων υπερκαινοφανών, μπορεί να επεκταθεί περε-
ταίρω, βάσvη της παρατήρησvης σvτην οπτική περιοχή του φάσvματος. Δύο τέτοιες
κατηγορίες είναι:

• Κυριαρχούμενα από γραμμές Balmer

Τα υπολείμματα αυτού του τύπου χαρακτηρίζονται από έντονες γραμμές υδρογό-
νου, και ασvθενέσvτερες (ή και καθόλου) απαγορευμένες γραμμές [Ο ΙΙΙ], [S II] και
[Ν ΙΙ] σvτο οπτικό μέρος του φάσvματος. Η ακτινοβολία που εκπέμπεται από αυτά τα
υπολείμματα οφείλεται σvτο ουδέτερο υδρογόνο του μεσvοασvτρικού αερίου γεγονός
που δηλώνει ότι η καταγωγή τους είναι υπερκαινοφανείς Τύπου Ιa.

• Πλούσvια σvε οξυγόνο

Αυτά τα υπολείμματα χαρακτηρίζονται από έντονες απαγορευμένες γραμμές οξυγό-
νου [Ο ΙΙΙ] σvτην ορατή περιοχή, ωσvτόσvο εκπέμπουν και σvτις ακτίνες Χ. Οι μεγάλες
ποσvότητες οξυγόνου και η απουσvία γραμμών υδρογόνου (ή πολύ ασvθενείς γραμμές)
δηλώνουν ότι τα υπολείμματα προέρχονται από υπερκαινοφανείς Τύπου Ib.

1.3.4 Οπτική ακτινοβολία υπολειμμάτων υπερκαινοφα-
νών

Τα οπτικά φάσvματα των υπολειμμάτων υπερκαινοφανών αποτελούνται από γραμμές
Balmer, και απαγορευμένες γραμμές ιόντων O++,O+, S+ και άλλων σvτοιχείων. Η
μορφή του σvυνεχούς φάσvματος των υπολειμμάτων υπερκαινοφανών, είναι κυρίως
αποτέλεσvμα της εκπομπής σvυνεχούς - σvτάθμης (Παράγραφος 1.1).

• Γραμμές επανασvύνδεσvης

Το οπτικό φάσvμα των υπολειμμάτων υπερκαινοφανών, περιέχει γραμμές της σvειράς
Balmer κυρίως Hα και Ηβ, η παρουσvία των οποίων οφείλεται σvτο φαινόμενο του
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φθορισvμού, κατά το οποίο, ακτινοβολία μικρού μήκους κύματος μετασvχηματίζεται
σvε ακτινοβολία μεγαλύτερου. Στην προκειμένη περίπτωσvη, η μικρού μήκους κύ-
ματος ακτινοβολία, είναι η ακτινοβολία των υπεριώδων φωτονίων Lyman, Lc (L
continuum), που εκπέμπονται από την επιφάνεια του δειγείροντος ασvτέρος. Ως
υπεριώδη φωτόνια, ορίζονται αυτά που έχουν ενέργεια μεγαλύτερη από την ενέρ-
γεια ιονισvμού του υδρογόνου (13.6 eV). Αυτά τα φωτόνια, ιονίζουν το υδρογόνο
με σvυνέπεια τη δημιουργία ιόντων υδρογόνου, πρωτονίων δηλαδή, και ελεύθερων
ηλεκτρονίων. Μετά την πάροδο κάποιου χρονικού διασvτήματος, κάθε ελεύθερο η-
λεκτρόνιο έλκεται από κάποιο κοντινό ιόν υδρογόνου και σvυλλαμβάνεται σvε μία από
τις ενεργειακές σvτάθμες του ιόντος με αποβολή ενέργειας υπό μορφή ακτινοβολίας
σvτο σvυνεχές μέρος του φάσvματος. Η σvύλληψη ενός ηλεκτρονίου σvε κάποια από τις
ενεργειακές σvτάθμες, αν αυτή δεν είναι η n=1, έχει ως αποτέλεσvμα τη δημιουργία
ιόντος υδρογόνου. Το ηλεκτρόνιο του διεγερμένου ατόμου, μεταπηδά από σvτάθμη
σvε σvτάθμη μέχρι τη θεμελιώδη, με ταυτόχρονη εκπομπή ακτινοβολίας, σvυγκεκρι-
μένης σvυχνότητας. Τα ηλεκτρόνια που καταλήγουν σvτη σvτάθμη n=2, προκαλούν
εκπομπή ακτινοβολίας, σvτις γραμμές της σvειράς Balmer. Αυτές κυριαρχούν σvτο
οπτικό φάσvμα των περιοχών H II, κυρίως η Ηα (n=3→2) και Ηβ (n=4→2).

• Απαγορευμένες γραμμές

Τα υπολείμματα υπερκαινοφανών, περιέχουν, πέρα από το υδρογόνο, και άλλα,
βαρύτερα σvτοιχεία, όπως απλά ιονισvμένο άζωτο, οξυγόνο, και θείο και διπλά ιονι-
σvμένο οξυγόνο τα οποία μπορούν να σvυγκρουσvτούν με ελεύθερα ηλεκτρόνια, με
αποτέλεσvμα την κρουσvτική τους διέγερσvη. Τα υπολείμματα υπερκαινοφανών, χα-
ρακτηρίζονται από πολύ χαμηλές πυκνότητες, και τα άτομα βρίσvκονται σvχεδόν όλα
σvτη θεμελιώδη ενεργειακή κατάσvτασvη. Η θερμοκρασvία των περιοχών που εκπέμ-
πεται η οπτική ακτινοβολία των υπολειμμάτων υπερκαινοφανών είναι της τάξης των
104 Κ, και τα ελεύθερα ηλεκτρόνια ακολουθούν την κατανομήMaxwell-Boltzmann
(Σχήμα 1.8).

Σχήμα 1.10: Κατανομή Maxwell-Boltzmann

Τα ηλεκτρόνια που βρίσvκονται σvτην ουρά της κατανομής, έχουν ενέργειες 2
έως 4 eV και μπορούν να σvυγκρουσvτούν με ιόντα O+,O++,N+ και S++ διεγεί-
ροντάς τα, σvε ενεργειακές κατασvτάσvεις κοντά σvτις θεμελιώδεις τους. Ηλεκτρόνια
τόσvο χαμηλών ενεργειών δεν μπορούν να διεγείρουν το άτομο του υδρογόνου σvτην
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πρώτη ενεργειακή σvτάθμη. Λόγω όμως της χαμηλής πυκνότητας αυτών των πε-
ριοχών, τα ηλεκτρόνια σvτις μετασvταθείς σvτάθμες έχουν χρόνο να αποδιεγερθούν
αυθόρμητα, και όχι μέσvω κρούσvης. Με αυτόν τον τρόπο παράγονται τα ‘απαγορευ-
μένα φωτόνια’. Ονομάζονται έτσvι, διότι σvυνθήκες τόσvο χαμηλής πυκνότητας δεν
σvυναντώνται σvε γήινο περιβάλλον. Η εκπομπή απαγορευμένων γραμμών, αποτελεί
τον βασvικό μηχανισvμό απώλειας ενέργειας σvτα υπολείμματα υπερκαινοφανών (ψυ-
κτικός μηχανισvμός). Οι απαγορευμένες γραμμές κάποιου σvτοιχείου εκφράζονται
τοποθετώντας το μέσvα σvε αγκύλες.

1.3.5 Μελέτη υπολειμμάτων υπερκαινοφανών

Το υπόλειμμα, ακτινοβολεί για πρώτη φορά σvτο οπτικό μέρος του φάσvματος, κα-
τά τη φάσvη ψύξης με ακτινοβολία. Η ψύξη γίνεται κυρίως μέσvω της εκπομπής
απαγορευμένων γραμμών (Παράγραφος 1.32). Οι πιο σvυνήθεις γραμμές, είναι του
οξυγόνου, του θείου, του νέου και του αζώτου. Βασvική προϋπόθεσvη για τη με-
λέτη υπολειμμάτων υπερκαινοφανών, είναι η ανίχνευσvή τους, η οποία δεν αποτελεί
πολύ εύκολη υπόθεσvη καθώς πρέπει να διαχωρισvτούν από άλλα νεφελώματα, όπως
τα πλανητικά ή τις περιοχές ιονισvμένου υδρογόνου. Η εκπομπή ακτινοβολίας σvτα
πλανητικά νεφελώματα, όπως και σvτις περιοχές ιονισvμένου υδρογόνου, γίνεται με
φωτοϊονισvμό, ενώ σvτα υπολείμματα υπερκαινοφανών λόγω διεγέρσvεων που προ-
καλούν τα κύματα σvοκ. Η διάκρισvη των μηχανισvμών εκπομπής ακτινοβολίας, και
επομένως και του είδους των νεφελωμάτων, μπορεί να γίνει με τη μέτρησvη του
λόγου της ροής ακτινοβολίας του θείου προς το υδρογόνο σvε σvυγκεκριμένα μήκη

κύματος, δηλαδή τον λόγο [S II(λ6716,6731)]
Hα(λ6563) , (Mathewson & Clarke, 1973). Αν η τιμή

του λόγου αυτού είναι μεγαλύτερη του 0.4, τότε το ασvτρονομικό αντικείμενο που
μελετάμε είναι υπόλειμμα υπερκαινοφανούς. Αυτό σvυμβαίνει γιατί οι θερμοκρασvίες
πίσvω από το κρουσvτικό κύμα (104- 105 Κ) ευνοούν την ύπαρξη απλά ιονισvμένου

θείου (S+), και επομένως ο λόγος [S II]
Hα είναι αυξημένος. Αν είναι μικρότερος από

0.4, πρόκειται για κάποιο από τα άλλα δύο είδη νεφελωμάτων. Υπάρχουν τρόποι
επιβεβαίωσvης του είδους νεφελώματος. ΄Ενας από αυτούς είναι η παρουσvία απαγο-
ρευμένων γραμμών και άλλων σvτοιχείων, κυρίως οξυγόνου. Πιο σvυγκεκριμένα για

τα υπολείμματα υπερκαινοφανών οι λόγοι [O I]
Hβ , και

[O II]
Hβ είναι μεγαλύτεροι από

τους αντίσvτοιχους σvτις περιοχές ιονισvμένου υδρογόνου, επομένως και οι γραμμές
εντονότερες (Fesen, 1985). ΄Αλλος ένας τρόπος είναι μέσvω των κόκκων σvκόνης. Το
κρουσvτικό κύμα σvτα υπολείμματα υπερκαινοφανών, κατασvτρέφουν τους κόκκους
σvκόνης, και απομένουν σvτοιχεία όπως σvίδηρος, ασvβέσvτιο και αλουμίνιο με ορατές
γραμμές εκπομπής. Στην περίπτωσvη των περιοχών ιονισvμένου υδρογόνου, αυτά τα
σvτοιχεία, μένουν εγκλωβισvμένα σvτους κόκκους σvκόνης κι επομένως οι γραμμές
εκπομπής τους είναι αρκετά πιο αμυδρές. (Λεωνιδάκη, 2012)
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Κεφάλαιο 2

΄Οργανα παρατηρήσvεων

2.1 Το τηλεσvκόπιο Blanco 4 μέτρων

Το αντικείμενο μελέτης που παρουσvιάζεται σvε αυτήν την εργασvία, είναι ο γαλαξίας
NGC 1313 για τον οποίο λεπτομερής ανάλυσvη θα γίνει σvτο τρίτο κεφάλαιο. Σε
αυτό το κεφάλαιο παρουσvιάζονται τα όργανα που χρησvιμοποιήθηκαν. Οι εικόνες
λήφθηκαν από το τηλεσvκόπιο Blanco 4m του CTIO (Cerro Tololo Inter-American
Observatory) σvτη Χιλή (Σχήμα 2.1). Πρόκειται για ένα τηλεσvκόπιο διαμέτρου 4
μέτρων, του οποίου η κατασvκευή ολοκληρώθηκε το 1976 και ονομάσvτηκε έτσvι προς
τιμήν του ασvτρονόμου Víctor Manuel Blanco. Παρακάτω παρατίθενται τα όργανα
μέτρησvης που χρησvιμοποιούνται σvτο τηλεσvκόπιο Blanco.

Σχήμα 2.1: Το τηλεσvκόπιο Blanco
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2.2 Mosaic II Imager

Πρόκειται για έναν υψηλής απόδοσvης εικονολήπτη, με οπτικό πεδίο 36’×36’ (το
τμήμα δηλαδή του ουρανού που γίνεται ορατό από το τηλεσvκόπιο), που διαθέτει 8
κάμερες CCDs . Κάθε ληφθείσvα εικόνα αποτελείται δηλαδή από οκτώ επιμέρους
εικόνες. Αυτές οι κάμερες χαρακτηρίζονται από 4096 pixels ανά γραμμή, 2048
pixels ανά σvτήλη. Το μέγεθος των pixels είναι 15 μm. Τοποθετούνται με τέτοιο
τρόπο ώσvτε να δημιουργούν έναν ανιχτευτή 8192 × 8192 pixels, όπως φαίνεται
σvτο σvχήμα 2.2 (http://www.ctio.noao.edu/). Τα κενά μεταξύ των καμερών (δηλαδή
μεταξύ των επιμέρους εικόνων) είναι περίπου 0.7 mm (50 pixels) σvτην οριζόντια
διαταξη γραμμών και 0.5 mm (35 pixels) σvτην κάθετη διάταξη σvτηλών.

Σχήμα 2.2: Mosaic II

Κάμερες CCD: Οι κάμερες αυτές ονομάζονται έτσvι από τα αρχικά Charge Coupled
Devices, και είναι απαραίτητες σvτον χώρο της ασvτρονομίας χάρη σvτην εξαιρετική
ευαισvθησvία τους. Ως προς τη δομή της, μια κάμερα CCD, είναι ένα πλακίδιο
(chip) πυριτίου, είτε καθαρό είτε με προσvμίξεις. Στην επιφάνεια του υπάρχουν
φωτοευαίσvθητα εικονοσvτοιχεία (pixels) που λειτουργούν ως αποθηκευτικοί χώροι.
Το σvχήμα του πλακιδίου είναι σvυνήθως τετράγωνο ή ορθογώνιο. Φυσvικά, υπάρχει
ένα διάφραγμα, που όταν θέλουμε να πάρουμε μια φωτογραφία, αυτό ανοίγει και
εκθέτει το πλακίδιο σvτο φως. Η λειτουργία της κάμερας CCD, βασvίζεται σvτο
φωτοηλεκτρικό φαινόμενο. Σύμφωνα με αυτό, τα φωτόνια της φωτεινής πηγής
που παρατηρούμε, πέφτουν σvτο πλακίδιο και δημιουργούν φωτοηλεκτρόνια σvε κάθε
εικονοσvτοιχείο. Αυτά αποθηκεύονται εκεί, μέχρι να τελειώσvει η έκθεσvη. Μετά την
έκθεσvη, ειδικά ηλεκτρονικά κυκλώματα, μετατρέπουν την τιμή του κάθε pixel σvε
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μια αναλογική τιμή ηλεκτρικού ρεύματος και σvτη σvυνέχεια, ένα άλλο κύκλωμα σvε
ψηφιακή (ψηφιοποιητής). Μονάδα μέτρησvης αυτής της τιμής είναι τα counts. Για
τη δημιουργία της τελικής εικόνας, χρησvιμοποιείται ένας κώδικας χρωμάτων, με το
μαύρο να αντιπροσvωπεύει περιοχές με πολύ λίγα counts, ενώ όσvο αυξάνονται τα
counts, το χρώμα τείνει να γίνεται όλο και πιο άσvπρο.
Ας δούμε κάποιες παραμέτρους σvχετικές με τις κάμερες CCD, κάποιες από

τις οποίες παρέχονται σvαν πληροφορία σvτην ίδια την εικόνα (ανοίγοντάς την με
σvυγκεκριμένο πρόγραμμα, για παράδειγμα το DS9, σvτην επιλογή display header).

→Θόρυβος (noise)
Πρόκειται για ηλεκτρόνια των pixels, τα οποία δεν προέρχονται από φωτόνια της
πηγής, αλλά πιθανότατα από την ίδια την κάμερα λόγω της θερμοκρασvίας της. Για
την ακινητοποίησvη των ηλεκτρονίων, πριν την έκθεσvη, η κάμερα ψύχεται σvε υγρό
άζωτο πολύ χαμηλής θερμοκρασvίας.

→Κβαντική απόδοσvη (Quantum efficiency)
Είναι ένα ποσvοσvτό επί τοις εκατό, που μετρά κατά μέσvο όρο πόσvα φωτοηλεκτρό-
νια δίνει το κάθε προσvπίπτον φωτόνιο. Μία κάμερα CCD έχει απόδοσvη περίπου
90%. Βεβαίως, λόγω κατασvκευασvτικών ατελειών, όλα τα pixels δεν έχουν την ίδια
απόδοσvη.

→Κορεσvμός - Saturation
Ο κορεσvμός εμφανίζεται όταν ένα pixel, ή μια περιοχή με pixels, δέχεται φωτόνια,
που μετατρέπονται σvε μεγάλο αριθμό φωτοηλεκτρονίων και αδυνατεί να αποθηκεύ-
σvει. ΄Ενα κορεσvμένο pixel σvυνήθως φαίνεται όπως σvτο σvχήμα 2.3 (http://www.astrosurf.com/):

Σχήμα 2.3: Κορεσvμένα pixels

Η διεύθυνσvη σvτην οποία εμφανίζονται τα κορεσvμένα pixels, είναι αυτή κατά
την οποία τα pixels διαβάζουν την πληροφορία.

→Απολαβή - Gain
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Ορίζεται ως ο αριθμός των ηλεκτρονίων που δίνουν 1 count, και εξαρτάται από
την ικανότητα του ψηφιοποιητή, να μετατρέπει το αναλογικό σvήμα σvε ψηφιακό.

→Θόρυβος ανάγνωσvης - Readout noise
Αφορά τον αριθμό των ηλεκτρονίων που προσvτίθενται κατά την ανάγνωσvη των
pixels. Σε κάθε ανάγνωσvη αυτά είναι περίπου 10 ανά pixel.

→Χρόνος ανάγνωσvης - Readout time
Ο χρόνος που από τη σvτιγμή που θα σvταματήσvει η έκθεσvη μέχρι η πληροφορία να
μεταφερθεί και να αποθηκευτεί σvτον υπολογισvτή.

→Ρεύμα σvκότους - Dark current
Ορίζεται ως ο αριθμός θερμοηλεκτρονίων που παράγονται ανά δευτερόλεπτο (λόγω
της θερμοκρασvίας της κάμερας όπως αναφέρθηκε και νωρίτερα). Για τις Mosaic
CCD κάμερες, το ρεύμα σvκότους είναι εξαιρετικά χαμηλό, αφού ψύχονται σvε υγρό
άζωτο, οπότε δεν χρησvιμοποείται.

→Κλίμακα pixel (pixel scale)
Εκφράζει το πόσvα δευτερόλεπτα του τόξου (arcsec) απεικονίζει κάθε pixel. Η
κλίμακα pixel εξαρτάται από τα γεωμετρικά χαρακτηρισvτικά του τηλεσvκοπίου.

Ο παρακάτω πίνακας σvυγκεντρώνει κάποια από τα προαναφερθέντα χαρακτηρισvτικά
για την Mosaic II κάμερα του τηλεσvκοπίου Blanco (http://www.ctio.noao.edu/) .

Pixel scale 0.267arcsec/pixel
Χρόνος ανάγνωσvης 2.5 λεπτά
Θόρυβος ανάγνωσvης 6-8

Απολαβή 2.4
Ρεύμα σvκότους <2 /pixel/ώρα

Πίνακας 2.1: Χαρακτηρισvτικά Mosaic II για το τηλεσvκόπιο Blanco

2.3 Φίλτρα

Τα ασvτρονομικά φίλτρα τοποθετούνται μεταξύ του αισvθητήρα της κάμερας, και του
σvωλήνα του τηλεσvκοπίου. Το φως που λαμβάνεται από το τηλεσvκόπιο, φτάνει σvτο
φίλτρο υπό μορφή κώνου, το μέγεθος του οποίου καθορίζει και το απαιτούμενο
μέγεθος του φίλτρου, και σvτη σvυνέχεια φτάνει σvτον αισvθητήρα της κάμερας. Τα
φίλτρα λειτουργούν αποκόπτοντας επιλεκτικά σvυγκεκριμένα μήκη κύματος του η-
λεκτρομαγνητικού φάσvματος και αφήνοντας να διέλθει μόνο το μήκος κύματος που
μας ενδιαφέρει.
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Στις δικές μας παρατηρήσvεις, οι εικόνες ελήφθησvαν με τη χρήσvη τριών φίλτρων:
δύο σvτενού εύρους σvυμβολομετρικά φίλτρα, α) του Ηα (φίλτρο υδρογόνου: CTIO
ha H-alpha c6009) και β) του [S II] (φίλτρο θείου: CTIO s2 SII c6013) και γ)
ενός φίλτρου μεγάλου εύρους (φίλτρο CTIO R Harris c6004). Τα διαγράμματα που
ακολουθούν (Σχήματα 2.4, 2.5 ,2.6), δίνουν τα βασvικά χαρακτηρισvτικά για καθένα
από τα φίλτρα που χρησvιμοποιήθηκαν. Αυτά είναι το κεντρικό μήκος κύματος
που διέρχεται από το φίλτρο (CWL – Central Wavelength), το εύρος των μηκών
κύματος που καλύπτει (FWHM - Full Width at Half Maximum), και το ποσvοσvτό
διαπερατότητας, δηλαδή το ποσvοσvτό της ροής της ακτινοβολίας που τελικά περνάει
μέσvα από το φίλτρο (σvε κάθε μήκος κύματος).

α) Φίλτρο Ηα

Σχήμα 2.4: Ηα φίλτρο

β) Φίλτρο [S II]
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Σχήμα 2.5: [S II] φίλτρο

γ) Φίλτρο R
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Σχήμα 2.6: R φίλτρο
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Κεφάλαιο 3

Γαλαξίας NGC 1313 -
Επεξεργασvία μετρήσvεων

3.1 Ο Γαλαξίας NGC 1313

Ο NGC 1313, γνωσvτός και ως Topsy Turvy Galaxy, είναι ένας ραβδωτός σvπειροει-
δής γαλαξίας, που ανακαλύφθηκε από τον Σκωτσvέζο ασvτρονόμο James Dunlop
σvτις 27 Σεπτεμβρίου του 1826. Βρίσvκεται σvτο νότιο ημισvφαίριο, μεταξύ των α-
σvτερισvμών Hydrus και Reticulum, περίπου σvτα μισvά της διαδρομής μεταξύ του
Μικρού και του Μεγάλου Νέφους του Μαγγελάνου. Οι σvυντεταγμένες του εί-
ναι RA: 03h18m16s, DEC : −66d29o55”, όπου RA ονομάζεται η ορθή αναφορά
(Right Ascension) και DEC η ορθή απόκλισvη (Declination). Ο NGC 1313 απέχει
περίπου 15 εκατομμύρια έτη φωτός από τον Γαλαξία μας.
Είναι ο μεγαλύτερης μάζας γνωσvτός ραβδωτός γαλαξίας, χωρίς αφθονία σvε με-

ταλλικά σvτοιχεία. Η εκπομπή ατομικού υδρογόνου (Η Ι) σvε αυτόν, εκτείνεται σvτα
24 kpc, και επιπλέον παρουσvιάζει υπερφυσvαλίδες ατομικού υδρογόνου (Η Ι super-
bubbles), δηλαδή κοιλότητες αερίου που δημιουργούνται από ισvχυρούς ασvτρικούς
ανέμους και εκρήξεις υπερκαινοφανων. (Contursi, 2001)

Εντυπωσvιακό είναι το εξαιρετικά άνισvο σvχήμα του (Σχήμα 3.1, (http://www.noao.edu/)).
Η ασvυμμετρία αυτή είναι έντονη κυρίως σvτο ορατό φως. Αν παρατηρήσvουμε τον γα-
λαξία σvτα ραδιοφωνικά μήκη κύματος, το σvχήμα του δε φαίνεται τόσvο ακανόνισvτο.
Ο άξονας περισvτροφής του, δε βρίσvκεται ακριβώς σvτο κέντρο του.
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Σχήμα 3.1: Ο γαλαξίας NGC 1313

Αυτή η ασvυμμετρία, είναι κάτι που απασvχολεί τους ασvτρονόμους δεδομένου ότι
ο γαλαξίας φαίνεται να είναι απομονωμένος, χωρίς γείτονα. Σύμφωνα με μελέ-
τες (Silva-Villa and Larsen, 2011), αυτή οφείλεται πιθανότατα σvε αλληλεπίδρασvη με
έναν μικρό σvύντροφο, σvτη νοτιοδυτική περιοχή του γαλαξία, πριν από 108 χρόνια.
Είναι αξιοσvημείωτο, ότι σvτην περιοχή που βρισvκόταν ο δορυφόρος - σvυνοδός η
δρασvτηριότητα σvχηματισvμού ασvτέρων είναι αυξημένη.

3.2 Επεξεργασvία δεδομένων

Το μεγαλύτερος μέρος της εκπόνησvης της διπλωματικής εργασvίας αποτέλεσvε η
επεξεργασvία μετρήσvεων, η οποία αναλύεται σvτο παρόν κεφάλαιο. Οι παρατηρήσvεις
του γαλαξία NGC 1313 έγιναν τον Νοέμβριο του 2011 σvτο τηλεσvκόπιο Blanco 4 m
σvτη Χιλή, από τους Παναγιώτη Μπούμη και Ιωάννα Λεωνιδάκη. Λόγω της μεγάλης
έκτασvης του γαλαξία, χρειάσvτηκε αντί για μία εικόνα η σvύνθεσvη οκτώ διαφορετικών
εικόνων, δημιουργώντας έτσvι ένα μωσvαϊκό. Ελήφθησvαν πέντε εικόνες με το φίλτρο
της γραμμής Ηα, τέσvσvερις με το φίλτρο της γραμμής [S II] και πέντε με το σvυνεχές
φίλτρο R , με χρόνους έκθεσvης 720 δευτερόλεπτα για κάθε εικόνα. Το μεγαλύτερο
μέρος της επεξεργασvίας, έγινε με το ασvτρονομικό πρόγραμμα ανάλυσvης δεδομένων
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IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) και σvυγκεκριμένα με το πακέτο
mscred, που είναι κατάλληλο για τις εικόνες μωσvαϊκού.

3.2.1 Αφαίρεσvη ηλεκτρονικού θορύβου

Σχήμα 3.2: Εικόνα ηλεκτρονικού θορύβου

Το πρώτο βήμα που πρέπει να γίνει είναι η αφαίρεσvη του ηλεκτρονικού θορύβου
από όλες τις εικόνες. Οι εικόνες που λαμβάνονται από τις CCDs, περιέχουν έναν
θόρυβο, ο οποίος προκαλείται από ηλεκτρόνια της κάμερας λόγω της σvυνεχούς της
τάσvης και ονομάζεται bias. Οι εικόνες για τα bias λαμβάνονται με μηδενικό χρόνο
έκθεσvης και με κλεισvτό το διάφραγμα της κάμερας. Κατά τη διάρκεια της νύχτας,
παρατηρούνται κάποιες μεταβολές σvτον θόρυβο αυτό, κι έτσvι είναι απαραίτητη η
λήψη αρκετών εικόνων ανά χρονικά διασvτήματα. Αυτό που τελικά αφαιρείται από
τις εικόνες παρατήρησvης, είναι η μέσvη τιμή όλων των bias που έχουν ληφθεί. Η
εικόνα του σvχήματος 3.2 είναι μια ενδεικτική του ηλεκτρονικού θορύβου κατά τη
διάρκεια μιας νύχτας του γαλαξία NGC 1313.
Λήφθηκαν σvυνολικά εννέα εικόνες bias, οι οποίες ενώθηκαν χρησvιμοποιώντας

την εντολή zerocombine. Οι παράμετροι που χρησvιμοποιούνται φαίνονται παρακά-
τω:
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PACKAGE = mscred
TASK = zerocombine

input = @bias List of zero level images to combine
(output = Zero) Output zero level name
(combine = average) Type of combine operation
(reject = minmax) Type of rejection
(ccdtype = zero) CCD image type to combine
(process = yes) Process images before combining?
(delete = no) Delete input images after combining?
(scale = none) Image scaling
(statsec = ) Image section for computing statistics
(nlow = 0) minmax: Number of low pixels to reject
(nhigh = 1) minmax: Number of high pixels to reject
(nkeep = 1) Minimum to keep (pos) or maximum to reject (neg)
(mclip = yes) Use median in sigma clipping algorithms?
(lsigma = 3.) Lower sigma clipping factor
(hsigma = 3.) Upper sigma clipping factor
(rdnoise = rdnoise) ccdclip: CCD readout noise (electrons)
(gain = gain) ccdclip: CCD gain (electrons/DN)
(snoise = 0.) ccdclip: Sensitivity noise (fraction)
(pclip = -0.5) pclip: Percentile clipping parameter
(blank = 0.) Value if there are no pixels (mode = ql)

Ενδεικτικά, οι παράμετροι input και output, δηλώνουν τη λίσvτα με τις εικόνες
bias που θα σvυνδυασvτούν και την τελική εικόνα αντίσvτοιχα. Η επιλογή average σvτο
combine, σvημαίνει ότι η ένωσvη θα γίνει με τη μέσvη τιμή των counts των επιμέρους
εικόνων. Αν δεν επιθυμούμε οι αρχικές εικόνες να διαγραφούν μετά την κατασvκευή
της τελικής (που είναι και το προτιμότερο, δίοτι σvε περίπτωσvη που χρειασvτεί η δια-
δικασvία να επαναληφθεί οι εικόνες σvε κάθε βήμα πρέπει να υπάρχουν), επιλέγουμε
την παράμετρο delete να είναι σvτην επιλογή no. Οι παράμετροι rdnoise και gain,
διατηρούν τα ίδια ονόματα. Αυτό σvημαίνει πως λαμβάνουν τις αντίσvτοιχες τιμές
από τις πληροφορίες που διαθέτει η ίδια η εικόνα. (΄Εγινε σvχετική ανάφορα σvτο
κεφάλαιο 2, σvτην ανάλυσvη των παραμέτρων των καμερών CCD).

3.2.2 Επιπεδοποίησvη

Οι κάμερες CCD αποτελούνται από εικονοσvτοιχεία. Τα εικονοσvτοιχεία δεν έχουν
όλα την ίδια απόδοσvη, όπως αναφέρθηκε και νωρίτερα, δηλαδή ίδιος αριθμός προ-
σvπίπτοντων σvε αυτά φωτονίων, δίνουν πιθανόν διαφορετικό αριθμό ηλεκτρονίων.
Αυτή η διαφορά σvτην απόκρισvη οφείλεται σvτην ίδια κατασvκευή της κάμερας, καθώς
και σvε κόκκους σvκόνης σvτα κάτοπτρα ή σvτα φίλτρα που χρησvιμοποιούνται, εξαρ-
τάται δηλαδή και από το μήκος κύματος της προσvπίπτουσvας ακτινοβολίας. Γι΄ αυτό
το λόγο, είναι απαραίτητη η λήψη εικόνων ομοιόμορφα φωτισvμένων επιφανειών
(flat εικόνες). Αυτό επιτυγχάνεται με δύο τρόπους: Ο πρώτος είναι με λήψεις του
ουρανού (με το τηλεσvκόπιο να σvτοχεύει σvτο ζενίθ) κατά τη δύσvη ή την ανατολή,
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όπου ο φωτισvμός του είναι ομοιόμορφος, (δηλαδή δεν υπάρχουν φωτεινές πηγές,
΄Ηλιος, φεγγάρι και ασvτέρια), έτσvι ώσvτε όλα τα pixels να λαμβάνουν την ίδια έν-
τασvη φωτός και διακρίνονται τελικά σvτη λαμβανόμενη εικόνα οι διαφοροποιήσvεις
(skyflats). Ο δεύτερος τρόπος είναι οι λήψεις των εικόνων με κλεισvτό θόλο, σvε
μία ομοιόμορφα φωτισvμένη επιφάνεια (domeflats). Οι εικόνες αυτές (πάνω από
μία για σvτατισvτικούς λόγους) πρέπει να αφαιρεθούν από την προς ανάλυσvη εικόνα.
Η μέθοδος αυτή ονομάζεται επιπεδοποίησvη. Προκειμένου να μην αλλοιωθούν οι
πραγματικές μετρήσvεις κατά τη διαδικασvία της επιπεδοποίσvης, κανονικοποιούμε τις
flat εικόνες (διαιρώντας αυτές με τη μέσvη τιμή τους) και τελικά η προκύπτουσvα
εικόνα διαιρείται με την προς ανάλυσvη εικόνα. Φυσvικά, η διαδικασvία αφαίρεσvης
ηλεκτρονιακού θορύβου που περιγράφηκε παραπάνω, ακολουθείται και σvτις flat ει-
κόνες, πριν από την ένωσvη τους. Εικόνες επιπεδοποίησvης λαμβάνονται για όλα τα
φίλτρα. Εδώ χρησvιμοποιήθηκαν οι domeflats εικόνες και λήφθηκαν 7 για καθένα
από τα φίλτρα Ηα, R και [S II]. Μια ενδεικτική εικόνα επιπεδοποίησvης, καθώς και
οι παράμετροι για την ένωσvη των domeflats εικόνων, φαίνονται παρακάτω (Σχήμα
3.3).

Σχήμα 3.3: Εικόνα επιπεδοποίησvης. skyflats αρισvτερά, domeflats δεξιά.
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PACKAGE =mscred
TASK = flatcombine

input = @images List of flat field images to combine
(output = Flat) Output flat field root name
(combine= average) Type of combine operation
(reject = none) Type of rejection
(ccdtype= flat) CCD image type to combine
(process= yes) Process images before combining?
(subsets= yes) Combine images by subset parameter?
(delete = no) Delete input images after combining?
(scale = mode) Image scaling
(statsec= ) Image section for computing statistics
(nlow = 1) minmax: Number of low pixels to reject
(nhigh = 1) minmax: Number of high pixels to reject
(nkeep = 1) Minimum to keep (pos) or maximum to reject (neg)
(mclip = yes) Use median in sigma clipping algorithms?
(lsigma = 3.) Lower sigma clipping factor
(hsigma = 3.) Upper sigma clipping factor
(rdnoise= rdnoise) ccdclip: CCD readout noise (electrons)
(gain = gain) ccdclip: CCD gain (electrons/DN)
(snoise = 0.) ccdclip: Sensitivity noise (fraction)
(pclip = -0.5) pclip: Percentile clipping parameter
(blank = 1.) Value if there are no pixels
(mode = ql)

Πριν τις ενώσvεις των εικόνων, bias και flat, τρέχουμε το πρόγραμμα ccdproc,
για αυτές τις εικόνες, καθώς επίσvης και για τις εικόνες των αντικειμένων (σvτη
σvυγκεκριμένη περίπτωσvη για τον γαλαξία NGC 1313). Ορίζοντας τις αντίσvτοιχες
παραμέτρους ΄yes΄, επιτυγχάνεται αφαίρεσvη αντικειμένων σvε κάποια από τα frames,
που προέρχονται από ανακλάσvεις φωτεινών αντικειμένων, άλλων κοντινών frames
(παράμετρος ’xtalkco’), και η εφαρμογή μιας ‘μάσvκας κακών εικονοσvτοιχείων’ Bad
Pixel Mask (BPM), εικονοσvτοιχείων δηλαδή με τιμές διαφορετικές από τον μέσvο
όρο των τιμών των υπόλοιπων pixel της ccd, άρα και διαφορετική σvυμπεριφορά
(παράμετρος ’fixpix’). Επιπλέον γίνονται διορθώσvεις σvτα άκρα των frames, σvε
τυχόν γραμμές και ανομοιομορφίες (παράμετρος ’trim’).
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PACKAGE = mscred
TASK = ccdproc

images = List of Mosaic CCD images to process
(output = ) List of output processed images
(bpmasks= ) List of output bad pixel masks
(ccdtype= object) CCD image type to process
(noproc = no) List processing steps only?
(xtalkco= yes) Apply crosstalk correction?
(fixpix = yes) Apply bad pixel mask correction?
(oversca= yes) Apply overscan strip correction?
(trim = yes) Trim the image?
(zerocor= no) Apply zero level correction?
(darkcor= no) Apply dark count correction?
(flatcor= no) Apply flat field correction?
(sflatco= no) Apply sky flat field correction?
(split = no) Use split images during processing?
(merge = no) Merge amplifiers from same CCD?
(xtalkfi= !xtalkfil) Crosstalk file
(fixfile= ) List of bad pixel masks
(saturat= INDEF) Saturated pixel threshold
(sgrow = 0) Saturated pixel grow radius
(bleed = INDEF) Bleed pixel threshold
(btrail = 20) Bleed trail minimum length
(bgrow = 0) Bleed pixel grow radius
(biassec= !biassec) Overscan strip image section
(trimsec= !trimsec) Trim data section
(zero = Zero) List of zero level calibration images
(dark = ) List of dark count calibration images
(flat = Dflat ) List of flat field images
(sflat = Sflat) List of secondary flat field images
(minrepl= 1.) Minimum flat field value
(interac= no) Fit overscan interactively?
(functio= legendre) Fitting function
(order = 1) Number of polynomial terms or spline pieces
(sample = *) Sample points to fit
(naverag= 1) Number of sample points to combine
(niterat= 1) Number of rejection iterations
(low_rej= 3.) Low sigma rejection factor
(high_re= 3.) High sigma rejection factor
(grow = 0.) Rejection growing radius
(fd = )
(fd2 = )
(mode = ql)
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Στη σvυνέχεια, ορίζουμε τις παραμέτρους ΄xtalkco ΄, ΄fixpix ΄, ΄oversca ΄ και ΄trim ΄
να είναι ΄no΄, τις ’zerocor’ και ’flatcor’ να είναι ΄yes΄ (και την παράμετρο ΄sflatcor ΄
αν χρησvιμοποιούμε και skyflat εικόνες), και σvτα πεδία ΄zero ΄ και ’flat ΄ μπαίνουν
οι αντίσvτοιχες εικόνες των bias και domeflat μετά την ένωσvη. Με αυτόν τον
τρόπο επιτυγχάνεται οι αφαίρεσvη θορύβου από τις εικόνες των αντικειμένων καθώς
επίσvης και η επιπεδοποίησvη. Αφαίρεσvη ηλεκτρονιακού θορύβου (bias) έχει γίνει
και νωρίτερα, με τον ίδιο τρόπο, σvτις εικόνες των flats.

3.2.3 Ασvτρομετρία

Το επόμενο βήμα είναι η ασvτρομετρία. Ο ορισvμός δηλαδή των ουρανογραφικών
σvυντεταγμένων σvε ασvτέρια του πεδίου που μελετάμε. Αυτή η διαδικασvία δεν είναι
πάντα εύκολη, ειδικά σvτην περίπτωσvη των μωσvαϊκών, όπως εδώ. Οι εικόνες του
γαλαξία NGC 1313 ήταν ήδη ασvτρομετρημένες, ωσvτόσvο οι σvυντεταγμένες τους
διέφεραν σvημαντικά από τις πραγματικές. Η ασvτρομετρία γίνεται κυρίως χρησvι-
μοποιώντας καταλόγους με σvυντεταγμένες για την περιοχή που μας ενδιαφέρει.
Στην περίπτωσvη μας χρησvιμοποιήσvαμε τον κατάλογο HST (Hubble Space Tele-
scope) σvε σvυνδυασvμό με την εικόνα του NGC 1313 που λήφθηκε από τη βάσvη
δεδομένων NED (NASA Extragalactic Database), σvτην οποία είναι ορισvμένες οι
ουρανογραφικές σvυντεταγμένες. Η εικόνα αυτή χρησvιμοποιήθηκε για να ελεγχθεί
αν ο κατάλογος HST είναι έγκυρος.
Πρώτο βήμα για την ασvτρομετρία, είναι η διόρθωσvη της μεγάλης απόκλισvης.

Αυτό γίνεται με την εντολή msczero, ξεχωρισvτά για κάθε frame. Στο input ορί-
ζουμε την εικόνα που θέλουμε και το σvυγκεκριμένο frame, και σvτην παράμετρο
΄catalog ΄ τον κατάλογο που θέλουμε να χρησvιμοποιήσvουμε. Ανοίγοντας αρχικά την
εικόνα με το πρόγραμμα ds9 και σvτη σvυνέχεια τρέχοντας το msczero, η εικόνα θα
εμφανισvτεί με κυκλάκια, και κάθε κυκλάκι θα πρέπει να ταυτισvτεί με το αντίσvτοι-
χο ασvτέρι. ΄Αλλοι κατάλογοι μπορούν να ληφθούν χρησvιμοποιώντας την εντολή
΄mscgetcatalog΄. Παρακάτω φαίνονται οι παράμετροι που χρησvιμοποιεί το msczero.
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PACKAGE = mscred
TASK = msczero

input = image.fits[1] List of mosaic exposures
(extname= ) Extension name pattern
(nframes= 2) Number of frames to use
(cbox = 11) Centering box size (see imcntr)
(mark = yes) Mark display?
(logfile= default) Log file for measurements

# MSCTVMARK Parameters
coords = List of coordinates
(fields = 1,2,3) Fields for RA, DEC, and ID
(wcs = world) Coordinate type (logical|physical|world)
catalog = HST Catalog
(mtype = circle) Mark type
radii = 20 Radii of concentric circles
color = 204 Gray level of marks to be drawn
label = no Label the marked coordinates
(nxoffse= 20) X offset in display pixels of number
(nyoffse= 0) Y offset in display pixels of number
(pointsi= 3) Size of mark type point in display pixels
(txsize = 2) Size of text and numbers in font units

# Task query and internal parameters
ra = RA (hours)
dec = DEC (degrees)
id = Identification
mag = Magnitude limit
update = yes Update WCS zero point?
updcoord= yes Update coordinate file?
(fd1 = )
(fd2 = )
(mode = ql)

Αφού διορθωθούν οι μεγάλες αποκλίσvεις, πρέπει να γίνει μία πιο ακριβής διόρ-
θωσvη. Αυτό γίνεται με το msccmatch. Το msccmatch δέχεται σvαν είσvοδο μια
λίσvτα εικόνων, και χρησvιμοποιώντας έναν κατάλογο σvυντεταγμένων, βρίσvκει τα
ασvτέρια που βρίσvκονται κοντά σvε κάθε ζευγάρι σvυντεταγμένων και κάνει τη διόρ-
θωσvη. Το πόσvο μεγάλες αποσvτάσvεις μπορεί να δεχθεί σvαν απόκλισvη, είναι κάτι
που ορίζεται σvτις παραμέτρους, και καλό είναι να μην ξεπερνάει τα 3 arcsec, προ-
κειμένου να επιτευχθεί η καλύτερη δυνατή ακρίβεια. ΄Εχουμε δύο επιλογές ως
προς τον κατάλογο που θα χρησvιμοποιήσvουμε. Είτε χρησvιμοποιούμε τον κατάλο-
γο HST (απόλυτη ασvτρομετρία), είτε τον κατασvκευάζουμε από κάποια εικόνα των
δικών μας εκθέσvεων, που θεωρούμε ώς εικόνα αναφοράς (σvχετική ασvτρομετρία).
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Ο δεύτερος τρόπος είναι προτιμότερος, δεδομένου ότι υπάρχει πάντα ο παράγον-
τας του σvφάλματος, που σvε αυτήν την περίπτωσvη είναι μικρότερος. ΄Ενας καλός
αριθμός σvυντεταγμένων που θα χρησvιμοποιεί ο κατάλογος είναι 80-100, 10 με 15
ασvτέρια δηλαδή ανά frame. Στις παραμέτρους ορίζεται και ο ελάχισvτος αριθμός
που θα διορθωθεί. Περνώντας τις εικόνες από το msccmatch, μπορούμε να εφαρ-
μόσvουμε μία Bad Pixel Mask, αν δεν το έχουμε κάνει νωρίτερα. Οι παράμετροι
που χρησvιμοποιεί είναι οι ακόλουθες.

PACKAGE = mscred
TASK = msccmatch

input = @list List of input mosaic exposures
coords = Coords.1 Coordinate file (ra/dec)
(outcoor= ) List of updated coordinate files
(usebpm = yes) Use bad pixel masks?
(verbose= yes) Verbose?

# Coarse Search
(nsearch= 50) Maximum number of positions to use in search
(search = 0.) Translation search radius (arcsec)
(rsearch= 0.) Rotation search radius (deg)

# Fine Centroiding
(cbox = 11) Centering box (pixels)
(maxshif= 5.) Maximum centering shift to accept (arcsec)
(csig = 0.1) Maximum centering uncertainty to accept (arc-
sec)
(cfrac = 0.5) Minimum fraction of accepted centers
(listcoo= yes) List centered coordinates in verbose mode?

# WCS Fitting
(nfit = 4) Min for fit (>0) or max not found (<=0)
(rms = 2.) Maximum fit RMS to accept (arcsec)
(fitgeom= general) Fitting geometry
(reject = 3.) Fitting rejection limit (sigma)
(update = yes) Update coordinate systems?
(interac= no) Interactive?
(fit = yes) Interactive fitting?
(graphic= stdgraph) Graphics device
(cursor = ) Graphics cursor
accept = yes Accept solution?
(mode = ql)

Ορίζοντας την παράμετρο ΄interac ΄ yes, η λειτουργία γίνεται διαδρασvτικά, ω-
σvτόσvο σvτην παρούσvα επεξεργασvία δεν έγινε έτσvι. Ιδιαίτερη προσvοχή κατά τη δη-
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μιουργία του καταλόγου, πρέπει να δίνεται σvτα άκρα των frames όπου είναι πολύ
πιθανή κάποια παραμόρφωσvη, γι΄ αυτό καλό είναι πολλά ασvτέρια του καταλόγου να
βρίσvκονται σvτα άκρα.

3.2.4 Δημιουργία ενιαίων εικόνων

Μέχρι τώρα η επεξεργασvία γινόταν σvε εικόνες αποτελούμενες η καθεμία από 8
frames. Μετά την ασvτρομετρία, σvειρά έχει η κατάλληλη επεξεργασvία, ώσvτε από
εδώ και πέρα να αντιπετωπίζονται σvαν ενιαίες εικόνες. Αυτό επιτυγχάνεται με την
εντολή mscimage που χαρακτηρίζεται από τις παραμέτρους της επόμενης σvελίδας.
Παρακάτω φαίνεται μία εικόνα του NGC 1313 από το φίλτρο Ηα πριν (Σχήμα
3.4) και μετά το mscimage (Σχήμα 3.5). Πριν το mscimage, μεταξύ των frames,
υπάρχει ασvυνέχεια σvτις σvυντεταγμένες, ενώ μετά, τα κενά που εμφανίζονται έχουν
σvυντεταγμένες

Σχήμα 3.4: Πριν το mscimage
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Σχήμα 3.5: Μετά το mscimage
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PACKAGE = mscred
TASK = mscimage

input = List of input mosaic exposures
output = List of output images
(format = image) Output format (image|mef)
(pixmask= yes) Create pixel mask?
(verbose= )_.verbose) Verbose output?

# Output WCS parameters
(wcssour= image) Output WCS source (image|parameters|match)
(referen= ) Reference image
(ra = INDEF) RA of tangent point (hours)
(dec = INDEF) DEC of tangent point (degrees)
(scale = INDEF) Scale (arcsec/pixel)
(rotatio= INDEF) Rotation of DEC from N to E (degrees)

# Resampling parmeters
(blank = 0.) Blank value
(interpo= linear) Interpolant for data
(minterp= linear) Interpolant for mask
(boundar= reflect) Boundary extension
(constan= 0.) Constant boundary extension value
(fluxcon= no) Preserve flux per unit area?
(ntrim = 8) Edge trim in each extension
(nxblock= INDEF) X dimension of working block size in pixels
(nyblock= INDEF) Y dimension of working block size in pixels

# Geometric mapping parameters
(interac= no) Fit mapping interactively?
(nx = 10) Number of x grid points
(ny = 20) Number of y grid points
(fitgeom= general) Fitting geometry
(xxorder= 4) Order of x fit in x
(xyorder= 4) Order of x fit in y
(xxterms= half) X fit cross terms type
(yxorder= 4) Order of y fit in x
(yyorder= 4) Order of y fit in y
(yxterms= half) Y fit cross terms type
(fd_in = )
(fd_ext = )
(fd_coor= )
(mode = ql)
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΄Οπως φαίνεται σvτην εικόνα 3.4, πριν το mscimage, μεταξύ των frames υπάρχει
ασvυνέχεια ως προς τις σvυντεταγμένες. Αυτό γιατί οι λήψεις γίνονται σvε διαφορε-
τικές περιοχές και το κάθε frame δεν αποτελεί τη σvυνέχεια του άλλου. Μετά το
mscimage, τα μαύρα κενά, που φαίνονται σvτην εικόνα 3.5, τα οποία ‘γεμίζουν’ με
σvυντεταγμένες. Οι σvυντεταγμένες σvτα κενά, δεν είναι ίδιες για όλες τις εικόνες,
αφού το πεδίο λήψης για κάθε εικόνα δεν είναι ακριβώς το ίδιο. Και γι΄ αυτό μετά
την ένωσvη, που περιγράφεται σvτη σvυνέχεια, τα κενά δεν φαίνονται.

3.2.5 Αφαίρεσvη υποβάθρου του ουρανού

Ο ουρανός διαθέτει ένα φωτεινό υπόβαθρο που προέρχεται από σvκεδάσvεις φωτεινών
αντικειμένων σvτην ατμόσvφαιρα της Γης. Το υπόβαθρο αυτό πρέπει να αφαιρεθεί
και γίνεται με την εντολή imsurfit.

PACKAGE = imfit
TASK = imsurfit

input = Input images to be fit
output = Output images
xorder = 2 Order of function in x
yorder = 2 Order of function in y
(type_ou= residual) Type of output (fit,residual,response,clean)
(functio= leg) Function to be fit (legendre,chebyshev,spline3)
(cross_t= yes) Include cross-terms for polynomials?
(xmedian= 1) X length of median box
(ymedian= 1) Y length of median box
(median_= 50.) Minimum fraction of pixels in median box
(lower = 0.) Lower limit for residuals
(upper= 0.) Upper limit for residuals
(ngrow = 0) Radius of region growing circle
(niter = 0) Maximum number of rejection cycles
(regions= all) Good regions (all,rows,columns,border,sections,circle,invcircle)

(rows = *) Rows to be fit
(columns= *) Columns to be fit
(border = 50) Width of border to be fit
(section= ) File name for sections list
(circle = ) Circle specifications
(div_min= INDEF) Division minimum for response output
(mode = ql)

Αν σvτην παράμετρο ’type_ou’, επιλεχθεί το ΄fit΄ αντί του ΄residual΄, τότε δεν
αφαιρείται το υπόβαθρο από την εικόνα, αλλά δημιουργείται κενή εικόνα με σvυντε-
ταγμένες, και τις τιμές του υποβάθρου του ουρανού.
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3.2.6 ΄Ενωσvη εικόνων

Το τελευταίο βήμα της επεξεργασvίας των εικόνων είναι η ένωσvη τους. Για να
γίνει αυτό με τον σvωσvτό τρόπο, πρέπει πρώτα να εξασvφαλίσvουμε ότι οι κλίμακες
έντασvης μεταξύ των εικόνων ταιριάζουν καθώς η φωτεινότητα του ουρανού είναι
διαφορετική για την κάθεμια. Η διόρθωσvη της έντασvης γίνεται με την εντολή
mscimatch. Το mscimatch δέχεται σvαν είσvοδο μία λίσvτα εικόνων (από δύο και
πάνω), καθώς επίσvης και έναν κατάλογο σvυντεταγμένων που χρησvιμοποιεί για τον
υπολογισvμό των παραμέτρων βάσvει των οποίων θα γίνει η διόρθωσvη.
Τέλος, σvειρά έχει η ένωσvη. Η ένωσvη γίνεται με την εντολή mscstack. ΄Οπως

φαίνεται και παρακάτω, ορίζουμε την παράμετρο ΄combine΄ να είναι ΄median΄. Με
αυτόν τον τρόπο απορρίπτονται οι ακραίες τιμές κατά την ένωσvη κι έτσvι απαλλα-
σvσvόμασvτε από τις κοσvμικές ακτίνες.

PACKAGE = mscred
TASK = mscstack

input = @images List of images to combine
output = Ha Output image
(headers= ) List of header files (optional)
(bpmasks= BPM) List of bad pixel masks (optional)
(rejmask= ) List of rejection masks (optional)
(nrejmas= ) List of number rejected masks (optional)
(expmask= ) List of exposure masks (optional)
(sigmas = ) List of sigma images (optional)
(combine= median) Type of combine operation (median|average)
(reject = none) Type of rejection
(masktyp= none) Mask type
(maskval= 0.) Mask value
(blank = 0.) Value if there are no pixels
(scale = none) Image scaling
(zero = none) Image zero point offset
(weight = none) Image weights
(statsec= ) Image section for computing statistics
(lthresh= 1.) Lower threshold
(hthresh= INDEF) Upper threshold
(nlow = 1) minmax: Number of low pixels to reject
(nhigh = 1) minmax: Number of high pixels to reject
(nkeep = 1) Minimum to keep (pos) or maximum to reject (neg)
(mclip = yes) Use median in sigma clipping algorithms?
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(lsigma = 3.) Lower sigma clipping factor
(hsigma = 3.) Upper sigma clipping factor
(rdnoise= rdnoise) ccdclip: CCD readout noise (electrons)
(gain = gain) ccdclip: CCD gain (electrons/DN)
(snoise = 0.) ccdclip: Sensitivity noise (fraction)
(sigscal= 0.1) Tolerance for sigma clipping scaling corrections
(pclip = -0.5) pclip: Percentile clipping parameter
(grow = 0.) Radius (pixels) for neighbor rejection
(mode = ql)

Το mscstack μας δίνει πάλι την επιλογή να εφαρμόσvουμε μία Bad Pixel Mask
σvτην τελική εικόνα. Πάλι πρέπει να προσvέξουμε τις παραμέτρους ΄rdnoise΄ και ΄gain΄,
είτε να έχουν τις σvωσvτές τιμές, είτε να έχουν τα ονόματά τους, όπως φαίνεται
παραπάνω, ώσvτε να λάβουν αυτές τις τιμές από το header της εικόνας. Σε αυτό
το σvημείο, σvταματά η βασvική επεξεργασvία των εικόνων. Η εικόνα 3.6, είναι μετά
το mscstack, για το φίλτρο Ηα.

Σχήμα 3.6: Εικόνα μετά το mscstack του γαλαξία NGC 1313 σvτο φίλτρο R

3.2.7 Αφαίρεσvη ασvτεριών και σvυνεχούς ακτινοβολίας

Σκοπός μας είναι η ανίχνευσvη υπολειμμάτων υπερκαινοφανών. Αυτό σvημαίνει ότι
πρέπει να απαλλάξουμε την περιοχή που μας ενδιαφέρει από τη σvυνεχή ακτινοβολία
και κατ΄ επέκτασvη από τα ασvτέρια. Για τον λόγο αυτό, έχουν ληφθεί εικόνες
και από το ευρυζωνικό φίλτρο R. Για την αφαίρεσvη της σvυνεχούς ακτινοβολίας
επιλέχθηκαν 10 ασvτέρια για την εικόνα κάθε φίλτρου (τα ίδια 10 ασvτέρια), και
χρησvιμοποιώντας την εντολή imstat του iraf (δίνοντας το όνομα της εικόνας και
τις σvυντεταγμένες σvε pixels που θα βρει το κάθε ασvτέρι), βρέθηκε η τιμή των
counts του κάθε ασvτεριού και σvτη σvυνέχεια οι λόγοι ΗαR και

[SII]
R των counts για
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καθένα από τα 10 ασvτέρια. Η μέσvη τιμή αυτών των λόγων (ξεχωρισvτά για το Ηα
και το [S II] ) πολλαπλασvιάσvτηκε με την εικόνα του φίλτρου R κανονικοποιώντας
την, και σvτη σvυνέχεια αυτή αφαιρέθηκε από τις εικόνες των φίλτρων Ηα και [S
II]. Ιδιαίτερη προσvοχή πρέπει να δωθεί σvτον σvυντελεσvτή με τον οποίο θα γίνει η
κανονικοποίησvη της εικόνας R (την μέσvη τιμή των λόγων δηλαδή), προς αποφυγή
υπεραφαίρεσvης ή υποαφαίρεσvης. Τα ασvτέρια που θα επιλεχθούν δηλαδή, δεν πρέπει
να είναι ούτε πολύ αμυδρά ούτε πολυ φωτεινά. Στη δική μας περίπτωσvη, η εικόνα
του R πολλαπλασvιάσvτηκε με 0.06 για να αφαιρεθεί από την εικόνα του Ηα και με
0.04 για το [S II].

Σχήμα 3.7: Αρισvτερά η εικόνα του Ηα με ασvτέρια, και δεξιά χωρίς.

3.2.8 Βαθμονόμησvη ροής ακτινοβολίας (Flux calibra-

tion)

΄Οπως αναφέρθηκε και σvτο πρώτο κεφάλαιο, σvκοπός μας είναι η ανίχνευσvη υπο-
λειμμάτων υπερκαινοφανών η οποία γίνεται με τη μέτρησvη του λόγου της ροής
ακτινοβολίας του θείου προς το υδρογόνο σvε σvυγκεκριμένα μήκη κύματος, δηλαδή

τον λόγο [S II(λ6716,6731)]
Hα(λ6563) , ο οποίος πρέπει να είναι μεγαλύτερος ή ίσvος του 0.4. Η

ροή ακτινοβολίας που φτάνει σvτη Γη, δεν είναι η πραγματική ροή ακτινοβολίας που
εκπέμπει ένα ουράνιο αντικείμενο, για αυτό πρέπει να υποσvτεί κάποιες διορθώσvεις.

Διόρθωσvη εξασvθένισvης ακτινοβολίας
Η ακτινοβολία που φτάνει σvτη Γη από ένα φωτεινό αντικείμενο του ουρανού, εί-

ναι εξασvθενημένη λόγω σvκεδάσvεων και απορροφήσvεων από μόρια της ατμόσvφαιρας
και σvκόνης, και δίνεται από τη σvχέσvη

F = F0 · e−τ (3.1)

όπου F0 η ακτινοβολία που εκπέμπεται από τη φωτεινή πηγή, F η εξασvθενημένη
ακτινοβολία που φτάνει σvτη Γη και τ είναι το οπτικό βάθος της ατμόσvφαιρας
Αντικαθισvτώντας τον λόγο F

F0

σvτη σvχέσvη 1.1, προκύπτει

m = m0 − 2.5loge−τ = m0 + 2.5τloge = m0 + 1.086τ (3.2)
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Το ποσvοσvτό της εξασvθένισvης εξαρτάται από το μήκος κύματος της ακτινοβο-
λίας και από την απόσvτασvη που διανύει μέσvα σvτην ατμόσvφαιρα, δηλαδή την αέρια
μάζα. Επομένως το οπτικό βάθος τ μπορεί να αντικατασvταθεί με την αέρια μάζα
πολλαπλασvιασvμένη με έναν σvυντελεσvτή εξασvθένισvης, δηλαδή τ=kx , και προκύπτει
τελικά

m = m0 + kx (3.3)

Πρόκειται για μία γραμμική σvχέσvη της μορφής y = αx + β , η κλίσvη της οποίας
δίνει το k.
Αυτό που πρέπει να προσvδιορισvτεί τώρα είναι ο σvυντελεσvτής εξασvθένισvης k. Για

αυτόν τον λόγο χρησvιμοποιούμε τα σvταθερά ασvτέρια (standard stars). Πρόκειται
για ασvτέρια των οποίων η ροή ακτινοβολίας θεωρείται σvταθερή και είναι γνωσvτή,
μετρημένη χωρίς απόσvβεσvη. Λαμβάνοντας εικόνες αυτών των ασvτεριών σvε διάφορες
αέριες μάζες, κατασvκευάζουμε ένα διάγραμμα, που σvτον κάθετο άξονα βρίσvκονται
τα φαινόμενα μεγέθη των ασvτέρων και σvτον οριζόντιο οι διάφορες αέριες μάζες,
από το οποίο λαμβάνουμε τον σvυντελεσvτή k, που είναι η κλίσvη της προκύπτουσvας
ευθείας. Για την κατασvκευή της ευθείας, αυτό που μέχρι σvτιγμής είναι άγνωσvτο
είναι τα φαινόμενα μεγέθη σvτων ασvτέρων (κάθετος άξονας).
Για την εύρεσvη των φαινόμενων μεγεθών των σvταθερών ασvτεριών ακολουθούμε

την παρακάτω διαδικασvία: Χρησvιμοποιούμε την εντολή phot του iraf, για να βρού-
με καταρχάς τη ροή ακτινοβολίας (flux) των σvταθερών ασvτέρων που παρατηρούμε.
Το phot δέχεται δαν είσvοδο ένα αρχείο με τις εικόνες των σvταθερών ασvτεριών
και ένα με τις αντίσvτοιχες σvυντεταγμένες (σvε pixels) και παράγει ένα αρχείο, το
όνομα του οποίου επιλέγουμε εμείς, και σvτην προκειμένη περίπτωσvη ονομάσvτηκε
6570.phot. Πριν την εντολή phot, έχουμε ρυθμίσvει κάποιες παραμέτρους. Το
datapars, μας παρέχει τη δυνατότητα να δηλώσvουμε την κλίμακα (arcsec/pixel),
το rdnoise και το epadu (που είναι το gain που περιγράφηκε νωρίτερα). Το phot
ουσvιασvτικά, βρίσvκει το ασvτέρι σvτις σvυντεταγμένες που του δίνουμε βάζοντάς το σvε
κύκλο, και υπολογίζει το άθροισvμα των counts όλων των pixels σvε αυτόν τον κύ-
κλο. Η ακτίνα του κύκλου όμως, διαφέρει από ασvτέρι σvε ασvτέρι, καθώς αυτό που
μας ενδιαφέρει είναι ένας κύκλος που περικλείει μόνο το ασvτέρι, και όχι και μέρος
του υποβάθρου. ΄Ετσvι, με το photpars, μπορούμε να ορίσvουμε κύκλους διαφό-
ρων ακτινών, και να αποφασvίσvουμε σvτη σvυνέχεια για το ποιος είναι ο κατάλληλος.
Αυτοί ορίζονται σvτην παράμετρο “apertur” για την οποία επιλέγουμε για παρά-
δειγμα ‘3,4,5,6,7,...,20’. ΄Ετσvι το phot, θα μετρήσvει counts για κύκλους ακτίνων
3,4,5,6,7,...,20 pixels. Στην παράμετρο zmag του photpars, μπαίνει μια τιμή, την
οποία θεωρούμε σvαν μηδενικό σvημείο της κλίμακας μεγέθους (zero point). Στη
σvυνέχεια ορίζουμε και την ακτίνα ενός δίσvκου, το πάχος του οποίου θα αποτελείται
από υπόβαθρο του ουρανού, το οποίο σvτη σvυνέχεια πρέπει να αφαιρεθεί από την
τιμή που μετράται για το κάθε ασvτέρι. Η ακτίνα αυτού του δίσvκου καθώς και το
πάχος του καθορίζονται με ρύθμισvη των παραμέτρων του fitskypars. Η ακτίνα του
δίσvκου δηλώνεται σvτην παράμετρο “annulus” και το πάχος του σvτην παράμετρο
“dannulus” . Το αρχείο που προκύπτει από το phot, αποτελείται από έξι σvτήλες
για κάθε ασvτέρι (Σχήμα 3.8). Η πρώτη δίνει τις ακτίνες που έχουμε επιλέξει, η
δεύτερη τα σvυνολικά counts που μετράει σvε κάθε κύκλο και η τρίτη την επιφάνεια
κάθε κύκλου σvε pixels2 (πR2). Η τέταρτη σvτήλη δίνει τη διαφορά των σvυνολικών
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counts με την επιφάνεια πολλαπλασvιαμένη με το υπόβαθρο του ουρανού. (δηλαδή,
σvυνολικά counts -επιφάνεια × υπόβαθρο ουρανού). Η πέμπτη, την τιμή προκύπτει
από την πράξη
zmag - 2.5 * log10 (4η σvτήλη) + 2.5 * log10 (χρόνος έκθεσvης) και η έκτη κάποια
σvφάλματα. Για να έχει γίνει σvωσvτά η όλη διαδικασvία, σvτην έκτη σvτήλη πρέπει
να αναγράφεται ‘\ No Error’, για κάθε ασvτέρι κάθε ακτίνας. Η ακτίνα που θα
επιλέξουμε τελικά, είναι αυτή για την οποία τα σvυνολικά counts, αρχίζουν και σvτα-
θεροποιούνται. Αυτό σvημαίνει ότι πλέον δεν μετρώνται τα counts του υποβάθρου
αλλά του ασvτέριου.

Σχήμα 3.8: Το αρχείο 6570.phot για ένα σvταθερό ασvτέρι

Το παρατηρήσvιμο φαινόμενο μέγεθος του κάθε σvταθερού ασvτέρα δίνεται από
τη σvχέσvη

m = mθǫωρ + 2.5log(fluxθǫωρ)− 2.5log(
flux× 1.986 · 10−16

exposure.time
· area2) (3.4)

όπου mθǫωρ και fluxθǫωρ, το φαινόμενο μέγεθος χωρίς εξασvθένισvη (θεωρητική
τιμή του φαινόμενου μεγέθους) και η αντίσvτοιχη ροή ακτινοβολίας των σvταθερών
ασvτέρων, flux είναι η τέταρτη σvτήλη του αρχείου 6570.phot που προκύπτει από το
phot, area το εμβαδό του κύκλου που επιλέχθηκε σvτο τετράγωνο, που υπολογί-
ζεται ως εξής: area = (ακτινα × pixelscale)

2 × π όπου η ακτίνα είναι μετρημένη
σvε pixels και το pixelscale είναι 0.27. Η τιμή 1.986 · 10−16 είναι το γινόμενο της
σvταθεράς του Planck h σvε erg·cm, με την ταχύτητα του φωτός c σvε cm/s. Αυ-
τή η σvταθερά χρησvιμοποιείται για τη μετατροπή των counts σvε erg. Exposure
time, είναι ο χρόνος έκθεσvης κατά τη λήψη της εικόνας του κάθε ασvτεριού σvε
δευτερόλεπτα.
Για την εύρεσvη της ροής ακτινοβολίας των σvταθερών ασvτεριών (fluxθεωρ), χρη-

σvιμοποιήθηκε η σvχέσvη

m1 −m2 = −2.5log
f1
f2

= −2.5logf1 + 2.5logf2 (3.5)

όπου m2 και F2 το φαινόμενο μέγεθος και η ροή ακτινοβολίας ενός ασvτέρα ανα-
φοράς, δηλαδή ασvτέρα για τον οποίο αυτά τα μεγέθη είναι γνωσvτά, και m1, F1 το
φαινόμενο μέγεθος και η ροή ακτινοβολίας του σvταθερού ασvτεριού. Οι ροή ακτι-
νοβολίας μετράται σvε erg · s−1cm−2A−1 σvε περίπτωσvη που είναι σvυναρτήσvει του
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μήκους κύματος ή σvε erg · s−1cm−2Hz−1 αν είναι σvυναρτήσvει της σvυχνότητας.
Συνήθως σvαν ασvτέρας αναφοράς χρησvιμοποιείται ο ασvτέρας Vega (ασvτέρας α του
ασvτερισvμού Λύρα) για τον οποίο mV ega= 0 και 2.5logf(v)V ega= 48.59. ΄Ετσvι,
μπορεί από εδώ και πέρα να χρησvιμοποιείται η σvχέσvη.

m = −2.5logfv − 48.59 (3.6)

Το θεωρητικό μέγεθος των σvταθερών ασvτέρων mθεωρ, λήφθηκε από κατάλογο
που δίνει τις τιμές φαινόμενων μεγεθών (χωρίς εξασvθένισvη) για διάφορα μήκη
κύματος. Στην παρούσvα μελέτη, τα ασvτέρια που λήφθηκαν είναι τα PG0216+32,
Hz 14 και PG0310+149, με μεγέθη 15.19, 14.36 και 15.81 αντίσvτοιχα για το Ηα,
και 15.17, 14.41, 15.81 για το [S II] (Massey, 1988). Αντικαθισvτώντας αυτά τα
μεγέθη σvτη σvχέσvη 3.5 προκύπτουν οι αντισvτοιχες ροές ακτινοβολίας σvυναρτήσvει
της σvυχνότητας. Η μετατροπή τους σvε ροή ακτινοβολίας σvυναρτήσvει του μήκους
κύματος, γίνεται μέσvω της σvχέσvης:

fv =
λ2

c
108fλ ⇒ fλ =

c

λ2108
fv (3.7)

Ενδεικτικά, παρακάτω (Πίνακας 3.1) φαίνεται ο πίνακας των προαναφερθέντων
τιμών για το Ηα.

exposure time (s) mθεωρ. fluxθεωρ.(erg/s/cm2) flux (counts) area2 m airmass

8 15.19 2.22Ε-015 8716.189 125.807 15.467 1.341
6 15.19 2.22Ε-015 5478.127 125.807 15.658 1.357
6 15.19 2.22Ε-015 6422.13 125.807 15.486 1.369
30 14.36 4.77Ε-015 43026.56 214.622 15.748 1.519
60 15.19 2.22Ε-015 61619.66 125.807 15.531 1.453
60 15.19 2.22Ε-015 62404.65 125.807 15.517 1.428
60 15.19 2.22Ε-015 62374.59 125.807 15.518 1.405
60 15.19 2.22Ε-015 61574.79 125.807 15.532 1.319
60 15.19 2.22Ε-015 61553.12 125.807 15.532 1.337
60 15.19 2.22Ε-015 77909.38 125.807 15.276 1.352
90 15.81 1.25Ε-015 60428.19 125.807 15.276 1.545
90 15.81 1.25Ε-015 60060.16 125.807 15.995 1.569

Πίνακας 3.1: Υπολογισvμός μεγεθών για το Ηα.

Πλέον, μπορεί να κατασvκευασvτεί η ευθεία που περιγράφεται από τη σvχέσvη 3.3,
η οποία θα δώσvει για το Ηα, k=0.112 και m0=15.36, και για το [S II] k=0.18 και
m0= 15.23.

Τελική βαθμονόμησvη ροής ακτινοβολίας

Στην εικόνα που λαμβάνεται από την κάμερα CCD ο αριθμός των ηλεκτρονίων
μιας πηγής δίνεται από τη σvχέσvη 3.9 (Λεωνιδάκη, 2012)
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Fe =

∫
f(λ)TATTQE(λ)TF (λ)Stexpδ

2dλ (3.8)

όπου f(λ) είναι η ροή ακτινοβολίας της παρατηρούμενης πηγής σvε σvυγκεκριμένο
μήκος κύματος, ΤΤ η διαπερατότητα του τηλεσvκοπίου, TF(λ) η διαπερατότητα του
φίλτρου που χρησvιμοποιήθηκε, QE(λ) η κβαντική απόκρισvη της κάμερας για κάθε
μήκος κύματος, S η σvυλλεκτική επιφάνεια του τηλεσvκοπίου, δ είναι η κλίμακα pixel
και texp είναι ο χρόνος έκθεσvης. Στη δική μας επεξεργασvία ο τελευταίος όρος
δε χρησvιμοποιείται δίοτι οι εικόνες είναι ήδη διαιρεμένες με τον χρόνο έκθεσvης.
Επομένως:

f(λ) = Fe

h·c
λ

TA · TF (λ)δ2
(3.9)

Ο σvυντελεσvτής h·c
λ χρησvιμοποιείται για την μετατροπή των counts της εικόνας σvε

erg/s/cm2

Επομένως, προκύπτει ότι

TA =
F

F0
= −m−m0

2.5
= −0.4(m−m0) = −0.4kx (3.10)

Οπότε τελικά για το Ηα για παράδειγμα:

f(λ) = Fe

1.986·10−16

6570·10−8 · 100.4×0.112×1.31

( 0.27
15·10−4 )2 · 0.76

= 1.4 · 10−16 (3.11)

Αυτή η τιμή πρέπει να διαιρεθεί με το 2, δίοτι το φίλτρο που χρηιμοποιήθηκε, αφήνει
να περάσvει περίπου 50% ροή ακτινοβολίας από τις γραμμές 6584 Α̊ (ισvχυρά) και
6548 Α̊ (ασvθενέσvτερα) του [N II] (Σχήμα 3.9). Τελικά η τιμή με την οποία πρέπει
να πολλαπλασvιάσvουμε την εικόνα Ηα, ώσvτε να βαθμονομηθεί σvε ροή ακτινοβολίας
είναι 7 · 10−17. Με όμοιο τρόπο, για το [S II] αυτή η τιμή είναι 13 · 10−17.

3.2.9 Ανίχνευσvη υπολειμμάτων υπερκαινοφανών

Σε αυτό το σvτάδιο οι εικόνες είναι πλέον βαθμονομημένες σvε ροή ακτονοβολί-
ας, οπότε μπορεί να πραγματοποιηθεί η ανίχνευσvη πηγών και η φωτομετρία τους,
δηλαδή η μέτρησvη της ροής ακτινοβολίας αντικειμένων με σvκοπό την ανίχνευσvη υ-
πολειμμάτων υπερκαινοφανών. Για την ανίχνευσvη χρησvιμοποιήθηκε το πρόγραμμα
SExtractor (Source Extractor) και για τη φωτομετρία των ανιχνευμένων πηγών η
εντολή phot του πακέτου iraf. Το SExtractor είναι ένα πρόγραμμα το οποίο δη-
μιουργεί έναν κατάλογο πηγών. Αναλυτικότερα, το SExtractor εκτελείται για μία
εικόνα (με την εντολή “sextractor image”). Κατά την εκτέλεσvή του, χρησvιμοποιεί
αρχεία σvτα οποία ορίζονται παράμετροι, σvχετικές με την τιμή του υποβάθρου της
εικόνας, τον αριθμό των pixels και τη ροή ακτινοβολίας μιας περιοχής που θα μπο-
ρούσvε να αποτελέσvει πηγή. Τελικά δημιουργεί έναν κατάλογο με σvυντεταγμένες
σvτις οποίες έχει εντοπίσvει υποψήφιες πηγές.
Οι ανιχνεύσvιμες πηγές δεν είναι απαραίτητα όλες υπολείμματα υπερκαινοφανών.

Μπορεί να είναι άλλου είδους νεφελώματα (πλανητικά ή περιοχές Η ΙΙ), ασvτέρια
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τα οποία δεν έχουν αφαιρεθεί καλά ή και άλλου είδους αντικείμενα. Προκειμένου
να χάσvουμε όσvο το δυνατό λιγότερες πηγές (δεδομένου ότι δεν είναι εύκολο να
ανιχνεύσvουμε όλα τα υπολείμματα των υπερκαινοφανών που υπάρχουν σvτον γαλα-
ξία), το SExtractor εκτελέσvτηκε για τις εικόνες Ηα και [S II] πριν την αφαίρεσvη
των ασvτεριών και για τις εικόνες μετά από αυτήν , και οι τέσvσvερις κατάλογοι που
προέκυψαν τελικά ενώθηκαν σvε έναν. Οι σvυντεταγμένες που επαναλαμβάνονταν
λόγω ανίχνευσvης των αντίσvτοιχων πηγών σvε παραπάνω από μία εικόνες χρησvι-
μοποιήθηκαν μόνο μία φορά. Ο κατάλογος σvε αυτό το σvημείο περιείχει μεγάλο
αριθμό σvυντεταγμένων, γεγονός που τον έκανε δύσvκολα διαχειρίσvιμο. Πριν προ-
χωρήσvουμε λοιπόν σvτην αφαίρεσvη ασvτεριών, πρώτα να απομονώθηκαν οι πηγές

για τις οποίες ο λόγος ροής ακτινοβολίας [S II]
Hα ήταν μεγαλύτερος από 0.4 (Παρά-

γραφος 1.3.5). Η εντολή phot χρησvιμοποιώντας τον παραπάνω κατάλογο για τις
εικόνες των φίλτρων Ηα και [S II], δημιούργησvε ένα αρχείο το οποίο περιείχε και
την ροή ακτινοβολίας των περιοχών που όριζε ο κατάλογος (Παράγραφος 3.2.8).
Η απομόνωσvη των πηγών με λόγο μεγαλυτερο από 0.4, σvτην παρούσvα μελέτη έγινε
με την χρήσvη ενός προγράμματος fortran. Απέμειναν τελικά περίπου 4000 πηγές,
οι οποίες ελέγχθηκαν μία μία. Συγκρίνοντας τις εικόνες των φίλτρων Ηα και [S II]
με αυτήν του ευρυζωνικού φίλτρου R, επιτεύχθηκε η αφαίρεσvη των ασvτεριών. Οι
υπόλοιπες πηγές που απορρίφθηκαν, ήταν κυρίως πηγές που φαίνονταν σvε μία μόνο
από τις εικόνες Ηα και [S II]. Για τις πηγές που τελικά απέμειναν, ξαναεκτελέσvτηκε
το phot (προσvέχοντας οι ακτίνες των δακτυλίων που χρησvιμοποιεί να περικλείουν
ολόκληρη την κάθε πηγή), και πάλι απορρίφθηκαν οι πηγές με λόγο μικρότερο από
0.4.
Η φωτομετρία είναι μία προσvεγγίσvτική μέθοδος ανίχνευσvης υπολειμμάτων υ-

περκαινοφανών. Επομένως, πρέπει να γίνει ένας πιο ακριβής έλεγχος σvτις πηγές
που ανιχνεύθηκαν (με τη μέθοδο της φασvματοκοπίας). Αυτό σvημαίνει πως πηγές

για τις οποίες ο λόγος [S II]
Hα είναι οριακά κοντά σvτο 0.4 ή εμφανίζονται πολύ αμυ-

δρές σvτις εικόνες Ηα και [S II], δεν απορρίπτονται. Μπορούν να χαρακτηρισvτούν
ως ‘πιθανά υπολείμματα υπερκαινοφανών’, οπότε τελικά να έχουμε δύο κατηγορίες
πηγών: α) αυτές που αποτελούν υπολείμματα υπερκαινοφανών και β) αυτές που
αποτελούν πιθανά υπολείμματα υπερκαινοφανών.
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Κεφάλαιο 4

Αποτελέσvματα -
Μελλοντικό έργο

Η φωτομετρική ανάλυσvη σvε σvυνδυασvμό με τον έλεγχο των εικόνων, τελικά έδωσvε
84 υποψήφια υπολείμματα υπερκαινοφανών και 11 πιθανά υποψήφια. Οι ροές ακτι-
νοβολίας για τις περισvσvότερες πηγές είναι της τάξης του 10−15 erg/cm2/s, και για
τα δύο φίλτρα.
Οι παρακάτω πίνακες παρουσvιάζουν τις σvυντεταγμένες σvτις οποίες ανιχνεύ-

θηκαν οι πηγές, τις ροές ακτινοβολίας για το φίλτρο του Ηα και του [S II] (σvε

erg/cm2/s) και τον λόγο των ροών [S II]
Hα . Αρχικά παρατίθεται ο πίνακας για τα

υποψήφια υπολείμματα υπερκαινοφανών και σvτη σvυνέχεια για τα πιθανά υποψήφια
υπολείμματα.
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Υποψήφια υπολείμματα υπερκαινοφανών

NR
RA DEC flux Ηα × 10

−15 flux_[S II] × 10
−15

[S II]
Hα(h:m:s) (d:arcmin:arsec) (erg/cm2/s) (erg/cm2/s)

1 03:18:39.588 -66:29:12.39 9.0 10.8 1.2
2 03:18:37.094 -66:28:56.04 5.0 9.4 1.9
3 03:18:22.600 -66:30:00.96 5.9 9.4 1.6
4 03:18:22.123 -66:30:09.74 8.6 10.6 1.2
5 03:18:21.036 -66:29:11.37 9.0 10.6 1.2
6 03:18:15.553 -66:30:21.92 4.9 9.4 1.9
7 03:18:12.298 -66:29:39.25 11.6 5.2 0.4
8 03:18:08.677 -66:31:15.86 17.6 7.3 0.4
9 03:18:04.873 -66:33:05.73 6.1 3.7 0.6
10 03:18:03.070 -66:32:49.15 3.7 5.6 1.5
11 03:18:39.588 -66:29:12.39 1.9 1.4 0.7
12 03:18:27.709 -66:28:24.92 12.6 12.9 1.0
13 03:18:24.788 -66:32:57.04 9.7 7.0 0.7
14 03:18:22.778 -66:28:09.18 23.6 10.1 0.4
15 03:18:16.236 -66:34:38.62 14.4 11.9 0.8
16 03:18:13.973 -66:29:10.58 10.4 4.3 0.4
17 03:18:09.254 -66:31:12.80 21.3 8.6 0.4
18 03:18:08.677 -66:31:15.86 123.6 82.3 0.7
19 03:17:43.339 -66:31:38.45 54.5 27.2 0.5
20 03:17:37.916 -66:30:01.68 2.7 2.9 1.1
21 03:18:11.939 -66:29:15.03 12.3 5.7 0.5
22 03:17:54.471 -66:35:17.53 2.4 1.4 0.6
23 03:18:21.044 -66:29:32.92 1.3 0.1 1.1
24 03:18:14.683 -66:30:14.42 10.0 13.7 1.4
25 03:17:47.106 -66:32:19.81 10.5 5.1 0.5
26 03:18:35.941 -66:28:40.79 13.1 9.5 0.7
27 03:18:35.526 -66:28:41.84 4.9 6.4 1.3
28 03:18:29.989 -66:28:19.43 12.8 7.2 0.6
29 03:18:28.493 -66:28:21.84 18.9 11.6 0.6
30 03:18:28.461 -66:28:25.34 9.9 13.9 1.4
31 03:18:25.014 -66:28:31.70 13.9 10.7 0.8
32 03:18:25.348 -66:33:02.93 32.2 25.2 0.8
33 03:18:24.153 -66:28:08.54 11.7 13.9 1.2
34 03:18:23.360 -66:36:03.65 55.3 22.3 0.4
35 03:18:22.136 -66:29:30.50 27.7 15.4 0.6
36 03:18:21.192 -66:27:55.10 53.2 44.3 0.8
37 03:18:20.349 -66:29:33.94 1.7 0.9 0.5
38 03:18:20.253 -66:29:00.70 42.1 25.5 0.6
39 03:18:21.275 -66:36:08.11 21.2 8.6 0.4
40 03:18:20.853 -66:36:07.41 14.6 6.9 0.5
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NR
RA DEC flux Ηα × 10

−15 flux_[S II] × 10
−15

[S II]
Hα(h:m:s) (d:arcmin:arsec) (erg/cm2/s) (erg/cm2/s)

41 03:18:18.486 -66:30:04.63 9.4 3.8 0.4
42 03:18:16.575 -66:29:59.07 5.8 7.6 1.3
43 03:18:16.209 -66:29:03.36 4.9 2.7 0.5
44 03:18:16.157 -66:28:59.86 21.3 8.6 0.4
45 03:18:17.037 -66:34:40.29 8.2 11.5 1.4
46 03:18:16.033 -66:29:59.38 9.3 3.8 0.4
47 03:18:15.858 -66:30:26.39 17.6 7.3 0.4
48 03:18:15.185 -66:28:55.71 8.3 6.2 0.7
49 03:18:15.281 -66:30:29.20 16.9 8.2 0.5
50 03:18:14.083 -66:28:50.07 29.0 73.8 2.5
51 03:18:13.285 -66:32:18.16 47.9 20.4 0.4
52 03:18:12.862 -66:32:16.70 48.4 29.3 0.6
53 03:18:07.359 -66:30:06.73 7.9 4.2 0.5
54 03:18:02.111 -66:30:14.24 23.7 16.0 0.7
55 03:17:57.110 -66:29:48.21 40.7 81.9 2.0
56 03:17:54.697 -66:35:16.19 52.6 32.8 0.6
57 03:17:54.243 -66:35:18.93 84.7 35.0 0.4
58 03:17:42.669 -66:31:38.26 2.9 1.4 0.5
59 03:18:40.037 -66:29:08.84 4.8 2.9 0.6
60 03:18:37.840 -66:29:00.83 18.3 9.6 0.5
61 03:18:37.135 -66:29:43.41 54.4 29.6 0.5
62 03:18:34.039 -66:28:47.00 23.7 14.8 0.6
63 03:18:30.740 -66:31:45.88 11.0 9.3 0.8
64 03:18:30.009 -66:28:54.18 116.4 51.6 0.4
65 03:18:23.581 -66:29:53.36 24.2 17.8 0.7
66 03:18:22.346 -66:29:02.23 39.7 16.9 0.4
67 03:18:22.352 -66:29:33.23 13.7 7.2 0.5
68 03:18:21.607 -66:29:28.58 20.3 9.7 0.5
69 03:18:20.878 -66:29:00.13 5.3 2.2 0.4
70 03:18:20.048 -66:29:30.97 38.5 24.9 0.6
71 03:18:20.011 -66:29:18.73 38.5 24.9 0.6
72 03:17:40.197 -66:31:29.78 47.4 30.7 0.6
73 03:17:39.776 -66:31:32.56 15.4 7.9 0.5
74 03:18:08.243 -66:30:09.35 23.2 12.1 0.5
75 03:17:59.383 -66:30:25.75 4.1 3.9 0.9
76 03:18:18.516 -66:28:16.14 49.6 68.6 1.4
77 03:17:59.010 -66:30:27.03 23.7 15.4 0.7
78 03:18:19.393 -66:27:53.53 23.7 15.1 0.6
79 03:18:07.892 -66:30:09.73 7.2 5.7 0.8
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NR
RA DEC flux Ηα × 10

−15 flux_[S II] × 10
−15

[S II]
Hα(h:m:s) (d:arcmin:arsec) (erg/cm2/s) (erg/cm2/s)

80 03:17:42.427 -66:31:21.64 96.9 5.7 0.4
81 03:18:03.992 -66:30:53.65 20.7 43.1 0.5
82 03:18:15.366 -66:29:49.99 8.9 10.1 0.6
83 03:18:22.365 -66:30:26.52 134.7 5.0 0.8
84 03:18:21.582 -66:36:06.44 7.0 109.5 0.4

Πιθανά υποψήφια υπολείμματα υπερκαινοφανών

NR
RA DEC flux Ηα × 10−15 flux_[S II] × 10−15

[S II]
Hα(h:m:s) (d:arcmin:arsec) (erg/cm2/s) (erg/cm2/s)

1 03:18:11.134 -66:30:11.61 7.4 3.1 0.4
2 03:17:57.912 -66:30:23.13 20.9 12.7 0.6
3 03:17:56.604 -66:36:11.52 20.9 11.3 0.5
4 03:17:52.760 -66:35:45.87 17.5 12.9 0.7
5 03:17:40.484 -66:31:51.95 2 1 0.5
6 03:18:19.389 -66:29:21.28 3.5 2.6 0.7
7 03:18:23.444 -66:28:08.61 85.22 58.5 0.6
8 03:18:15.505 -66:29:19.67 12 5.8 0.4
9 03:17:59.385 -66:29:54.74 71.1 58.5 0.8
10 03:18:14.345 -66:32:23.05 7.8 13.6 1.7
11 03:17:56.341 -66:33:10.53 8.6 5.1 0.5

57



Το παρακάτω σvχήμα (Σχήμα 4.1), δείχνει την κατανομή των υποψήφιων υπολειμ-
μάτων υπερκαινοφανών (μπλε χρώμα) και των πιθανών υποψήφιων υπολειμμάτων
(μωβ χρώμα).

Σχήμα 4.1: Κατανομή υπολειμμάτων υπερκαινοφανών

΄Οπως παρατηρούμε σvτην εικόνα, ο μεγαλύτερος αριθμός των υπολειμμάτων
εμφανίζεται σvτις σvπείρες του γαλαξία. Η ανίχνευσvη υπολειμμάτων σvε αυτές τις
περιοχές είναι αναμενόμενη, δεδομένου ότι οι σvπειροειδείς γαλαξίες χαρακτηρίζο-
νται από μεγάλο αριθμό ασvτέρων σvτις σvπείρες τους. Αυτό οφείλεται κυρίως σvτη
μορφολογία τους, που ευνοεί τον σvχηματισvμό ασvτέρων. Κατά την περισvτροφή του
γαλαξία, σvυσvσvωρεύεται μεγάλη ποσvότητα σvκόνης και αερίου εκεί, που σvυμπιέζονται
με αποτέλεσvμα τη δημιουργία ασvτέρων.
Παρακάτω, (Σχήμα 4.2) φαίνονται κάποιες από τις πηγές που ανιχνεύθηκαν σvε

μεγέθυνσvη. Εντυπωσvιακό είναι το γεγονός, ότι αν και πρόκειται για εξωγαλαξιακά
υπολείμματα υπερκαινοφανών, η δομή για πολλά από αυτά είναι αρκετά ευδιάκριτη.
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Σχήμα 4.2: Μεγενθυμένες πηγές

Μελλοντικό έργο

Αυτό που αναμένεται να γίνει σvτη σvυνέχεια, είναι η πισvτοποίησvη των πηγών που
ανιχνεύθηκαν ως υπολείμματα υπερκαινοφανών, με τη μέθοδο της φασvματοσvκοπίας.
Τα τελικά αποτελέσvματα θα μελετηθούν με σvκοπό να οδηγήσvουν σvε σvημαντικά
σvυμπεράσvματα σvχετικά με τομείς αιχμής της ασvτροφυσvικής.
Μελετώντας τα υπολείμματα υπερκαινοφανών σvε διαφορα μήκη κύματος, μπο-

ρούμε να λάβουμε πληροφορίες για το κάθε σvτάδιο εξέλιξής τους, καθώς η εκπομπή
τους σvε διαφορετικά μήκη κύματος, απεικονίζει διαφορετικές φάσvεις της ζωής τους.
Επιπλέον, η αλληλεπίδρασvη του μεσvοασvτρικού χώρου με τα υπολείμματα υ-

περκαινοφανών γίνεται περισvσvότερο κατανοητή μέσvω της σvυσvτηματικής μελέτης
τους. Μπορούμε να έχουμε μία εικόνα για το ποσvοσvτό ενέργειας που θερμαίνει
τον μεσvοασvτρικό χώρο, αφού αυτή προέρχεται από τη ενέργεια των υπολειμμάτων.
Σε παρόμοια σvυμπεράσvματα μπορούμε να οδηγηθούμε υπολογίζοντας τον ρυθμό
ασvτρογέννεσvης, με την εκτίμησvη της ενέργειας που εκλύεται ανά μονάδα ρυθμού
ασvτρογέννεσvης. ΄Οπως αναφέρεται και σvτην εισvαγωγή, η μελέτη των υπολειμμάτων
υπερκαινοφανών μπορεί να μας οδηγήσvει σvε σvυμπεράσvματα για τον ρυθμό σvχημα-
τισvμού των ασvτέρων, αφού απεικονίζουν το τελευταίο σvτάδιο της ζωής τους.
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