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Πρόλογος 

 

 

Αστέρια, πλανήτες, κοµήτες, αστεροειδείς και νεφελώµατα είναι µερικά από τα 

µέλη που απαρτίζουν τους γαλαξίες του σύµπαντος. Τα αστέρια, όπως όλοι οι 

βιολογικοί οργανισµοί, περνούν από τα στάδια της ανάπτυξης, της ωρίµανσης και της 

γήρανσης στο περιβάλλον των γαλαξιών που αποτελούν τα σπίτια τους. 

Ένα αστέρι, περνάει το µεγαλύτερο µέρος της ζωής του στη φάση της Κύριας 

Ακολουθίας, όπου οι θερµοπυρηνικές αντιδράσεις στο εσωτερικό του παράγουν 

ενέργεια η οποία εξισορροπεί την πίεση της βαρύτητας, εξασφαλίζοντάς του µια 

σταθερή κατάσταση. Στο τέλος της περιόδου αυτής, το αστέρι εισέρχεται σε ένα 

αγώνα µέχρι τελικής πτώσεως ενάντια στις βαρυτικές δυνάµεις, µε αναπόφευκτο 

αποτέλεσµα την βαρυτική του κατάρρευση.  

Πολλά “ετοιµοθάνατα” αστέρια προκειµένου να υπερνικήσουν την βαρύτητα 

εκτινάσσουν µεγάλες ποσότητες ύλης µε εντυπωσιακές εκρήξεις, οι οποίες αποτελούν 

και τις µόνες πηγές βαρέων χηµικών στοιχείων απαραίτητων για τη ζωή, την 

δηµιουργία πλανητών και νέων αστεριών. Τα µεγαλύτερα σε µάζα αστέρια 

καταλήγουν να γίνουν “βρυκόλακες” του Σύµπαντος, δηλαδή µελανές οπές. Άλλα µε 

λιγότερη µάζα κατορθώνουν να επιζήσουν σε µια κατάσταση ανακωχής ως Αστέρες 

Νετρονίων. Τα µικρότερης µάζας αστέρια ωστόσο καταλήγουν στη φάση ενός 

ταπεινού Λευκού Νάνου. Συγκεκριµένα, πριν “πεθάνουν” χάνουν µεγάλες ποσότητες 

ύλης λόγω των αστρικών ανέµων σχηµατίζοντας γύρω από τον πυρήνα του αστεριού 

ένα υπέροχο νεφέλωµα. Το νεφέλωµα αυτό ονοµάζεται Πλανητικό Νεφέλωµα και 

αποτελεί το κύκνειο άσµα των αστεριών χαµηλής και ενδιάµεσης µάζας. 

Όλη αυτή η ποσότητα µάζας που επιστρέφει στο µεσοαστρικό χώρο των 

γαλαξιών µέσω των εκρήξεων και των πλανητικών νεφελωµάτων χρησιµοποιείται για 

την δηµιουργία νέων αστεριών και πλανητών. Σε αυτήν την συνεχή δηµιουργία 

αστεριών οφείλουµε και εµείς οι άνθρωποι την ύπαρξη µας.  

Το απέραντο σύµπαν το οποίο µελετάµε αποτελείται από γαλαξίες οι οποίοι µε 

την σειρά τους αποτελούνται από αστέρια. Όλες οι άλλες δοµές οργάνωσης τις ύλης 

όπως οι πλανήτες, οι δορυφόροι, οι κοµήτες, τα µεσοαστρικά νέφη, τα ανοιχτά και 

σφαιρωτά σµήνη αστεριών κτλ, αποτελούν απλά λεπτοµέρειες. Η τυπική απόσταση 

µεταξύ των αστεριών µέσα σε ένα γαλαξία είναι περίπου 107 αστρικές διάµετροι, ενώ 



 iii 

η τυπική απόσταση µεταξύ των γαλαξιών είναι περίπου 20 γαλαξιακές διάµετροι και 

εποµένως: 

«Οι γαλαξίες είναι άδειοι από αστέρια, 

ενώ το σύµπαν γεµάτο από γαλαξίες.» 

 

 Τα πλανητικά νεφελώµατα, αποτελούν ένα µικρής διάρκειας στάδιο της 

εξελικτικής πορείας των αστεριών µε µάζες από 0.8 έως και 8 Ηλιακές µάζες (Μ
�
). 

Το εναποµένον αστέρι στο κέντρο του νεφελώµατος εισερχόµενο στο στάδιο του 

λευκού νάνου παγώνει σταδιακά - µειώνεται η επιφανειακή του θερµοκρασία - 

δηµιουργώντας γύρω του ένα κέλυφος από αέριο και ύλη. Το όνοµα τους αποτελεί 

µια “παρατηρησιακή παρεξήγηση” που οφείλεται στο γεγονός ότι έµοιαζαν µε 

πλανήτες, λόγω της χαµηλής διακριτική ικανότητας των µικρών διαστάσεως 

τηλεσκοπίων του 18ο αιώνα, ενώ στην πραγµατικότητα δεν υπάρχει καµία συσχέτιση 

µε τα αντικείµενα αυτά.  

Τα Γαλαξιακά ΠΝ είναι εξαιρετικά ενδιαφέροντα, αφού παίζουν πολύ 

σηµαντικό ρόλο στον χηµικό εµπλουτισµό του διαστρικού µέσου όπως και στον 

σχηµατισµό νέων αστεριών και στην εξέλιξη του Γαλαξία (Boumis et al. 2003 και 

αναφορές εκεί). Η µελέτη των αντικειµένων αυτών και ο προσδιορισµός των βασικών 

τους φυσικών παραµέτρων (όπως η µορφολογία τους, οι αφθονίες των στοιχείων, οι 

αποστάσεις, οι µάζες, κλπ.), βοηθούν στην ανάπτυξη νέων θεωρητικών µοντέλων 

εξέλιξης των αστεριών και κατ’ επέκταση του Γαλαξία, όπως επίσης και στην 

καλύτερη κατανόηση της δυναµικής του. Ειδικότερα, τα ΠΝ του Γαλαξιακού 

σφαιροειδούς είναι πολύ σηµαντικά γιατί θεωρούνται οι καλύτεροι «ιχνηλάτες» 

(tracers) για την µελέτη του ίδιου του Γαλαξιακού σφαιροειδούς αφού όλοι οι άλλοι 

έως σήµερα υποψήφιοι είτε δεν αντιπροσωπεύουν πληθυσµούς µε υψηλή 

µεταλλικότητα  (π.χ. OH/IR αστέρια, Μ γίγαντες κ.α.) είτε δεν είναι αρκετά σε αριθµό 

(Carbon αστέρια) είτε είναι αµυδρά (Κ γίγαντες, RR Lyrae). Αντίθετα τα ΠΝ 

προέρχονται από µικρής και µεσαίας µάζας αστέρια και αντιπροσωπεύουν σχετικά 

παλαιό πληθυσµό αστεριών µε µεγάλο εύρος µεταλλικότητας είτε χαµηλή είτε υψηλή, 

ενώ και ο αριθµός των ΠΝ στο Γαλαξιακό σφαιροειδές είναι αρκετά µεγάλος. Οι 

αφθονίες του Ηe και του N µας δίνουν πληροφορίες για την αστρική εξέλιξη του 

προγενέστερου αστεριού και συσχετίζονται µε την µάζα και την ηλικία του. Επίσης, 

το φάσµα τους κυριαρχείται από γραµµές εκποµπής  (όπως Ηα, [O III]) επιτρέποντας 

τον υπολογισµό των ταχυτήτων τους. Ο υπολογισµός των αποστάσεων των ΠΝ από 
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την Γη δεν είναι ούτε εύκολος και ούτε ακριβής µε αποτέλεσµα να µην είναι ακριβής 

ούτε και ο προσδιορισµός της διαµέτρου τους. Ωστόσο, ΠΝ µε γωνιακή διάµετρο < 

20 δευτερολέπτων της µοίρας ανήκουν στο Γαλαξιακό σφαιροειδές, καταλήγοντας ότι 

αποτελούν σηµαντικό εργαλείο για την µελέτη του.  

 Παρόλο που οι γαλαξίες αποτελούνται από δισεκατοµµύρια αστέρια, όπως 

αναφέραµε και προηγουµένως είναι ουσιαστικά άδειοι. Ο µεσοαστρικός χώρος, 

δηλαδή ο χώρος µεταξύ των αστεριών, αποτελεί το απόλυτο κενό* για τα γήινα 

δεδοµένα. Αντιθέτως, για τα αστρονοµικά δεδοµένα είναι γεµάτος µε µεγάλες 

ποσότητες αερίου, κυρίως ατοµικό και µοριακό υδρογόνο καθώς και σκόνη. Η 

µεσοαστρική σκόνη αποτελείται κυρίως από µικρούς κόκκους γραφίτη ή/και πυριτίου 

µε µεγέθη από 0.1 µm µέχρι 10 µm και αλληλεπιδρά µε την ακτινοβολία των 

αστεριών µε δύο τρόπους α) µέσω σκέδασης, µε αποτέλεσµα την αλλαγή της πορείας 

της δέσµης του φωτός και β) µέσω απορρόφησης, όπου η ενέργεια της ακτινοβολίας 

µεταφέρεται στους κόκκους της σκόνης θερµαίνοντας τους. 

 Εν κατακλείδι, τα αστέρια, τα ΠΝ, οι εκρήξεις υπερκαινοφανών αστέρων και 

το διαστρικό υλικό µεταξύ των αστεριών, έχουν µια στενή σχέση αλληλεξάρτησης 

µεταξύ τους. Τα ΠΝ και οι εκρήξεις υπερκαινοφανών αστέρων, εµπλουτίζουν το 

µεσοαστρικό χώρο µε στοιχεία και σκόνη, ο οποίος µε την σειρά του, είναι υπεύθυνος 

για την δηµιουργία νέων αστεριών. 

 

 Η µελέτη της ράβδου των αστεριών στους γαλαξίες είναι επίσης πολύ 

σηµαντική στην προσπάθεια ανάπτυξης νέων θεωρητικών µοντέλων εξέλιξης για την 

πλήρη και ακριβή περιγραφή τους. 

Για πρώτη φορά, έγινε προσπάθεια να βρεθεί µία τρισδιάστατη συνάρτηση για την 

περιγραφή της ράβδου των αστεριών, ούτως ώστε να είναι εφικτός ο προσδιορισµός 

των τιµών των παραµέτρων της (όπως το µήκος, το ύψος, η γωνία κλίσης και η 

γωνία θέσης) για κάθε ραβδωτό σπειροειδή γαλαξία. Επίσης, η εξαγωγή  

διαγνωστικών της ράβδου, δηλαδή πως αλλάζει η µορφολογία της ράβδου ως προς 

τις παραµέτρους της, αποτελεί ένα πολύ χρήσιµο εργαλείο είτε για την 

παρατηρησιακή µελέτη της ράβδου είτε για την µελέτη µέσω θεωρητικών µοντέλων. 

 

Η παρούσα διδακτορική διατριβή διαπραγµατεύεται δύο µεγάλα και σηµαντικά 

φαινόµενα της µεσοαστρικής ύλης όπως είναι, τα ΠΝ στο σφαιροειδές του Γαλαξία 

                                                 
* Στο διάστηµα η πίεση του µεσοαστρικού χώρου είναι περίπου 10-17 torr ενώ οι αντλίες 
κενού στα εργαστήρια έχουν επιτύχει την δηµιουργία κενού µε πίεση 10-6 torr. 
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και η ράβδος των αστεριών στους σπειροειδείς γαλαξίες. Και τα δύο µας βοηθούν 

στην προσπάθεια που γίνεται για καλύτερη κατανόηση της εξέλιξης των αστεριών και 

των γαλαξιών. 

 

• Στο πρώτο κεφάλαιο γίνεται µία σύντοµη εισαγωγή στα αστέρια και στην 

εξελικτική τους πορεία. Αναλυτικότερα, γίνεται αναφορά στις αντιδράσεις που 

λαµβάνουν µέρος στο εσωτερικό των αστεριών καθ’ όλη την διάρκεια της εξέλιξης 

τους, αναλύοντας κάθε ένα στάδιο ξεχωριστά, µε έµφαση στα τελικά στάδια που 

καταλήγει ένα αστέρι ανάλογα µε την αρχική του µάζα. Στην συνέχεια γίνεται 

αναφορά στην σηµασία των ΠΝ και στον προσδιορισµό των φυσικών ιδιοτήτων 

τους (όπως είναι η µορφολογία τους, η αφθονία των στοιχείων τους, οι 

αποστάσεις τους κτλ) και παρουσιάζεται µια πλήρης ανάλυση όλων των ερευνών 

που έχουν πραγµατοποιηθεί µέχρι σήµερα σχετικά µε τα ΠΝ. Επίσης 

παρουσιάζονται όλα τα αποτελέσµατα και συµπεράσµατα που έχουν προκύψει από 

τις µέχρι τώρα έρευνες πάνω στους ραβδωτούς σπειροειδείς γαλαξίες. 

Επιπροσθέτως, γίνεται εκτενής αναφορά στις µελέτες και στον προσδιορισµό των 

παραµέτρων που περιγράφουν την ράβδο (το µήκος, το ύψος, την γωνία κλίσης 

και την γωνία θέσεως του γαλαξία). Τέλος, παρουσιάζονται λεπτοµερώς τα µέρη 

που απαρτίζουν ένα ραβδωτό σπειροειδή γαλαξία όπως είναι ο δίσκος των 

αστεριών, ο δίσκος της σκόνης, το γαλαξιακό σφαιροειδές, η ράβδος των αστεριών 

και οι σπείρες. 

• Το δεύτερο κεφάλαιο αναφέρεται στην µελέτη που συντελέστηκε πάνω σε 44 ΠΝ 

στο Γαλαξιακό σφαιροειδές (Boumis et al. 2003; 2006, Akras et al. 2010a). 

Παρουσιάζονται τα δεδοµένα που πήραµε χρησιµοποιώντας το τηλεσκόπιο των 1.3 

µ στο Αστεροσκοπείο του Σκίνακα στην Κρήτη (εικόνες και φάσµατα) όπως και τα 

αποτελέσµατα που προέκυψαν χρησιµοποιώντας το µοντέλο φωτο-ιονισµού 

(Cloudy) για τον προσδιορισµό των φυσικών τους παραµέτρων (η αφθονία των 

στοιχείων, η λαµπρότητα και η ενεργός θερµοκρασία των κεντρικών τους 

αστεριών, η πυκνότητα και θερµοκρασία των ηλεκτρονίων, η απόσταση τους κτλ). 

Επιπλέον, µελετήσαµε τα ΠΝ χρησιµοποιώντας 2 νέα στατιστικά εργαλεία το 

θεώρηµα Bayesian και την ανάλυση κύριας συνιστώσας (Principal Component 

Analysis - PCA). 

 

• Στο τρίτο κεφάλαιο παρουσιάζεται ενδελεχώς η µελέτη που πραγµατοποιήθηκε 

στους ραβδωτούς σπειροειδείς γαλαξίες (Akras et al. 2010b). Επίσης 
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περιγράφονται αναλυτικά οι γαλαξίες µε µεγάλη κλίση (edge-on) τους οποίους 

µελετήσαµε (NGC 4013, UGC 2047, IC 2531 και ο Γαλαξίας µας) όπως και το 

µοντέλο διάδοσης της ακτινοβολίας CRETE (Code for RadiativE Transfer Equation; 

Xilouris et al. 1997; 1998; 1999) που χρησιµοποιήσαµε για τον προσδιορισµό των 

παραµέτρων της ράβδου και την εξαγωγή διαγνωστικών της ράβδου. Τέλος 

αναλύονται τα αποτελέσµατα που προέκυψαν από το µοντέλο CRETE και τα 

συγκρίνουµε µε προγενέστερες µελέτες πάνω στους ραβδωτούς σπειροειδείς 

γαλαξίες. 

 

• Στο τέταρτο και τελευταίο κεφάλαιο παρουσιάζονται τα γενικά συµπεράσµατα που 

προέκυψαν από την ερευνά µας, πάνω στα ΠΝ του Γαλαξιακού σφαιροειδούς και 

στην ράβδο των σπειροειδών ραβδωτών γαλαξιών. 
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Κεφάλαιο  1ο 

 

1.1 Η Εξελικτική πορεία των αστεριών 

 

 Τα αστέρια παρόλο που φαντάζουν αιώνια στον απέραντο ουρανό, έχουν 

πεπερασµένο χρόνο ζωής, που κυµαίνεται από 10 εκατοµµύρια έως και 10 

δισεκατοµµύρια χρόνια ανάλογα µε την µάζα τους. Περίπου 60.000 νέα άστρα 

γεννιούνται κάθε ένα δευτερόλεπτο στο Γαλαξία µας, η ζωή των οποίων εξαρτάται 

από το µέγεθός τους, την χηµική τους σύσταση και την µάζα τους . 

 

1.1.1  Η ζωή ενός αστεριού 

 

1.1.1.1 Η Κύρια ακολουθία 

 Τα αστέρια αποτελούνται κυρίως από υδρογόνο (Η), ένα στοιχείο που 

υπάρχει σε µεγάλη αφθονία στο σύµπαν. Λόγω της πολύ µεγάλης τους µάζας1, 

µειώνεται συνεχώς η ακτίνα των αστεριών, κάτω από την επίδραση της ίδιας του 

της βαρύτητας, σε τέτοιο βαθµό ούτως ώστε να αρχίσουν οι θερµοπυρηνικές 

αντιδράσεις στον πυρήνα τους. Οι αντιδράσεις αυτές παράγουν τόσο µεγάλα ποσά 

ενέργειας, που η πίεση της ακτινοβολίας µπορεί να αντισταθµίσει την περαιτέρω 

συµπίεση του αστεριού λόγω της δύναµης της βαρύτητας καταλήγοντας µε αυτό 

τον τρόπο σε µία κατάσταση δυναµικής ισορροπίας. 

 Στο πρώτο στάδιο της ζωής τους, συντηρούνται µετατρέποντας Η σε ήλιο 

(He) µέσω των θερµοπυρηνικών αντιδράσεων, οι οποίες απαιτούν θερµοκρασίες της 

τάξεως των 15 x 106 βαθµών Kelvin για να ξεκινήσουν να πραγµατοποιούνται. Το 

µεγαλύτερο µέρος της ζωής τους, τα αστέρια το περνάνε σε αυτό το στάδιο που 

ονοµάζεται Κύρια Ακολουθία. Ο Ήλιος µας είναι ένα αστέρι αυτής της Κύριας 

Ακολουθίας και υπολογίζεται ότι θα παραµείνει εκεί για άλλα 4,5 δισεκατοµµύρια 

χρόνια περίπου.  

 Ο κύριος µηχανισµός της καύσης του Η σε He είναι η λεγόµενη ‘αλυσίδα 

πρωτονίου-πρωτονίου’ και οι αντιδράσεις που συµβαίνουν είναι οι ακόλουθες (Shu 

1991): 
                                                 
1 Η µάζα ενός τυπικού αστεριού, σαν τον Ήλιο µας, είναι M

�
=1.99 x 1033 gr 
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1H
1 + 1H

1 ���� 1H
2 + 1e

0 + 0ν
0 

                                                                      1H
2 + 1H

1 ���� 2He
3 + 0γ

0  

             2He
3 + 2He

3 ���� 2He
4 + 1H

1 + 1H
1 

 

 Ένας άλλος µηχανισµός καύσης του Η είναι ο κύκλος CNO, κατά τον οποίο 

χρησιµοποιούνται 4 πυρήνες Η για την παραγωγή ενός πυρήνα Ηe, όπως φαίνεται 

και από τις παρακάτω αντιδράσεις. Ο αριθµός των πυρήνων του Άνθρακα (C), του 

Αζώτου (N) και του Οξυγόνου (O) παραµένει σταθερός µόλις οι αντιδράσεις φτάσουν 

σε µία στάσιµη κατάσταση, που για την παραγωγή ενός πυρήνα του Ηe απαιτούνται 

µόνο 4 πυρήνες Η. Για να πραγµατοποιηθεί ο µηχανισµός CNO χρειάζεται ακόµα 

υψηλότερες θερµοκρασίες από την αλυσίδα πρωτονίου-πρωτονίου. Οι αντιδράσεις 

που εκτελούνται κατά την διάρκεια αυτού του µηχανισµού είναι οι ακόλουθες: 

 

6C
12 + 1H

1 ���� 7N
13 + 0γ

0 

7N
13 ���� 6C

13 + 1e
0 + 0ν

0 

6C
13 + 1H

1 ���� 7N
14 + 0γ

0 

7N
14 + 1H

1 ���� 8O
15 + 0γ

0 

8O
15 ���� 7N

15 + 1e
0 + 0ν

0 

         7N
15 + 1H

1 ���� 6C
12 + 2He

4 

 

 Ο κύκλος CNO, είναι αρκετά σηµαντικός στην εξελικτική πορεία των αστεριών 

και πιο συγκεκριµένα των αστεριών µεγάλης µάζας. Ο κύκλος αυτός µπορεί επίσης 

να χωριστεί επιπλέον σε δύο µικρότερους κύκλους, του άνθρακα – αζώτου (CN) και 

του οξυγόνου – αζώτου (ON), οι οποίοι παίζουν πολύ σηµαντικό ρόλο στην 

δηµιουργία µεγαλύτερης ποσότητας Ν στα αστέρια, κάτι για το οποίο θα 

αναφερθούµε αναλυτικότερα στην συνέχεια. 

 Μετά την εξάντληση του Η στην κεντρική περιοχή, ο ρυθµός παραγωγής 

ενέργειας µειώνεται µε αποτέλεσµα να µειωθεί και η θερµοκρασία στο πυρήνα. Η 

δύναµη της βαρύτητας υπερισχύει πάλι έναντι της πίεσης που προκύπτει από τις 

θερµοπυρηνικές αντιδράσεις µε αποτέλεσµα την συστολή του αστεριού. Καθώς το 

αστέρι συστέλλεται, η κεντρική περιοχή αρχίζει να θερµαίνεται περαιτέρω. Στις νέες 

αυτές υψηλότερες θερµοκρασίες αρχίζει η καύση του Η σε ένα φλοιό γύρω από τον 

πυρήνα του. Η ενέργεια που παράγεται από την καύση του Η στο φλοιό δεν 

διαφεύγει έξω από την επιφάνεια του αστεριού, µε αποτέλεσµα την θέρµανση των 
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ενδιάµεσων στρωµάτων κάνοντας τα να διασταλούν (στάδιο του υπογίγαντα). Ενώ η 

διαστολή των ανώτερων στρωµάτων συνεχίζεται, η επιφανειακή θερµοκρασία 

ελαττώνεται και το αστέρι οδηγείται στην φάση του ερυθρού γίγαντα. Ταυτόχρονα 

µε την διαστολή των εξωτερικών στρωµάτων, ο πυρήνας του αστεριού συνεχίζει να 

συστέλλεται αυξάνοντας ταυτόχρονα την πίεση και την θερµοκρασία στην κεντρική 

του περιοχή. Έτσι, όταν το αστέρι φτάσει στην φάση του ερυθρού γίγαντα, ο 

πυρήνας έχει συσταλθεί τόσο, που η θερµοκρασία του φτάνει στους 108 βαθµούς 

Kelvin και οδηγεί στην καύση του Ηe σε C.  

 

1.1.1.2 Η φάση του Ερυθρού γίγαντα  

 Στην φάση αυτή το αστέρι έχει µεταβεί στον κλάδο των ερυθρών γιγάντων 

όπου µετατρέπει το Ηe της κεντρικής περιοχής σε C. Ο κύριος µηχανισµός πού είναι 

υπεύθυνος για την καύση He σε C είναι η λεγόµενη αντίδραση «τριών άλφα»2 και οι 

αντιδράσεις είναι οι ακόλουθες (Shu 1991). 

 

2He
4 + 2He

4 ���� 4Be
8 + 0γ

0 

4Be
8 + 2He

4 ���� 6C*12 + 0γ
0 

 

Μόλις αρχίσει η καύση του He σε C, ανοίγει ο δρόµος για την παραγωγή και άλλων 

χηµικών στοιχείων µε µεγαλύτερο ατοµικό βάρος µέχρι και τον σίδηρο (Fe). Για 

παράδειγµα, η παραγωγή του O γίνεται µε την αντίδραση: 

 

2He
4 + 6C

12 ���� 8O
16 + 0γ

0 

 

Ενώ, αν δυο πυρήνες C συντηχθούν µπορούν να παράγουν το µαγνήσιο (Mg): 

 

6C
12 + 6C

12 ���� 12Mg
24 + 0γ

0 

 

   Σε αυτό το σηµείο πρέπει να επισηµανθεί ότι για να γίνει καύση βαρύτερων 

στοιχείων απαιτούνται όλο και υψηλότερες θερµοκρασίες (<108 βαθµούς Kelvin). Η 

καύση του He στην φάση του ερυθρού γίγαντα αρχίζει µε µία εκρηκτική έκλαµψη 

όπου ελευθερώνονται πολύ µεγάλες ποσότητες ενέργειας. Αυτό οδηγεί στην 

διαστολή της κεντρική περιοχής και την εξασθένηση της καύσης του Η σε Ηe στο 

                                                 
2 Η αντίδραση «τρία άλφα» οφείλει το όνοµα της στα 3 άτοµα Ηe που χρειάζονται για την 
παραγωγή ενός ατόµου C 
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φλοιό γύρω από την κεντρική περιοχή. Έτσι, ενώ το αστέρι είχε δυο πηγές 

πυρηνικής ενέργειας τώρα έχει µόνο µία, µε αποτέλεσµα να παράγει λιγότερη 

ενέργεια από πριν. Η διογκωµένη κατάσταση του ερυθρού γίγαντα δεν είναι πλέον 

σταθερή και αρχίζει να συστέλλεται ξανά. Το στάδιο αυτό χαρακτηρίζεται ως 

οριζόντιος κλάδος στο διάγραµµα Hertzsprumg-Russell (εικ. 1.1). Η εξέλιξη του 

αστεριού στο στάδιο αυτό εξαρτάται από την αρχική του µάζα, την χηµική του 

σύσταση και από την µάζα που έχασε κατά την άνοδο του στον κλάδο των 

ερυθρών γιγάντων (Shu 1991).  

 

1.1.1.3 Ο ασυµπτωτικός κλάδος των γιγάντων 

  Στην φάση αυτή, το αστέρι µετατρέπει το He σε C σε ένα φλοιό γύρω από 

τον πυρήνα του και το Η σε Ηe σε ένα δεύτερο φλοιό γύρω από τον πρώτο, ενώ 

στο πυρήνα του µετατρέπεται ο C σε πιο βαρέα στοιχεία. Η παραγωγή ενέργειας 

στους δύο φλοιούς συνεχίζεται µε συνεχώς αυξανόµενο ρυθµό µε αποτέλεσµα να 

διασταλλούν τα υπερκείµενα στρώµατα. Αυτή η φάση λέγεται ασυµπτωτικός 

κλάδος των γιγάντων.  

 

         

 
Εικόνα 1.1 Θεωρητικό διάγραµµα Hertzsprung - Russell (λαµπρότητα, σε µονάδες Ηλιακής 
λαµπρότητας - L

�
, ως προς ενεργό θερµοκρασία, σε Kelvin): Η εξέλιξη ενός αστεριού 

µικρής και ενδιάµεσης µάζας από τη φάση της Κύριας Ακολουθίας έως το στάδιο του λευκού 
νάνου. Η πορεία από τον ασυµπτωτικό κλάδο των γιγάντων σε λευκό νάνο παρουσιάζεται µε 
διακεκοµµένη καµπύλη λόγω έλλειψης ακριβών ποσοτικών υπολογισµών και αβεβαιοτήτων 
που υπάρχουν στη θεωρία αστρικής εξέλιξης (Shu 1991). 
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Στο σηµείο αυτό το αστέρι διαστέλλεται τόσο πολύ, ώστε η βαρύτητα του δεν 

µπορεί πλέον να συγκρατήσει τα ανώτερα στρώµατα, τα οποία διαχέονται στο 

µεσοαστρικό χώρο. Αυτό γίνεται είτε µέσω παλµικών δονήσεων που υφίσταται το 

αστέρι είτε µέσω αστρικών ανέµων. Στην εικόνα 1.1 παρουσιάζεται η πορεία που 

ακολουθούν τα αστέρια από την φάση της κύριας ακολουθίας µέχρι την κατάληξη 

τους σε ΠΝ. 

 

1.1.2 Ο θάνατος ενός αστεριού 

 Έχοντας το αστέρι εξαντλήσει όλα του τα καύσιµα µέσω των 

θερµοπυρηνικών αντιδράσεων, η δύναµη της βαρύτητας δεν µπορεί πλέον να 

αντισταθµιστεί, µε αποτέλεσµα το αστέρι να φτάσει σε ένα κρίσιµο σηµείο της 

εξέλιξής του. 

 Υπάρχουν τρία διαφορετικά ενδεχόµενα – τρία διαφορετικά ουράνια σώµατα 

– στα οποία µπορεί να καταλήξει ένας αστέρι: σε λευκό νάνο, σε αστέρι νετρονίων 

και σε µελανή οπή. Το αστέρι του πλανητικού µας συστήµατος, ο Ήλιος µας, ανήκει 

στην πρώτη κατηγορία, θα καταλήξει δηλαδή να γίνει ένας λευκός νάνος 

δηµιουργώντας ταυτόχρονα ένα πλανητικό νεφέλωµα γύρω του. 

 

 

1.1.2.1 Οι λευκοί νάνοι 

 Ο πρώτος λευκός νάνος που ανακαλύφθηκε είναι ο συνοδός του Σείριου. Ένα 

πλανητικό νεφέλωµα δηµιουργείται γύρω από ένα αστέρι µάζας έως 8 M
�
, όταν 

βρίσκεται στον ασυµπτωτικό κλάδο των γιγάντων (asymptotic giant branch - AGB) 

και έχει καταναλώσει το Ηe στον πυρήνα του. Το αστέρι αυτό, µη µπορώντας πλέον 

να αντισταθεί στις βαρυτικές δυνάµεις της ίδιας του της µάζας, αρχίζει να χάνει τα 

εξωτερικά του στρώµατα δηµιουργώντας ένα διαστελόµενο κέλυφος αερίου και 

σκόνης. Στο κέντρο αυτού του κελύφους προκύπτει ένα νέο αστέρι αποτελούµενο 

από εκφυλισµένη ύλη και ακτινοβολεί κυρίως στον υπεριώδες µέρος του 

ηλεκτροµαγνητικού φάσµατος λόγο της πολύ υψηλής επιφανειακής του 

θερµοκρασίας, η οποία κυµαίνεται µεταξύ ∼ 25.000 Κ και ∼ 300.000 Κ ενώ η 

λαµπρότητα του, από 10 L
�
 έως 10,000 L

�
. Η µέγιστη µάζα των λευκών νάνων 

έχει υπολογιστεί γύρω στα 1.4 M
�
, το λεγόµενο όριο Chandrasekhar. Η τυπική 

µάζα ενός λευκού νάνου είναι ίση µε 0.7 M
�
 ενώ η ακτίνα του έχει προσδιοριστεί 
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σε 109 cm, πράγµα που αντιστοιχεί σε µία µέση πυκνότητα της τάξεως των 106 gr 

cm-3. Όλοι οι λευκοί νάνοι, που οι µάζες τους έχουν προσδιοριστεί παρατηρησιακά, 

έχουν µάζα µικρότερη από το όριο Chandrasekhar (Shu 1991). 

 

1.1.2.2 Τα αστέρια νετρονίων 

 Τα αστέρια µε µάζα µεγαλύτερη από 8 M
�
 εξαντλούν τα καύσιµα τους µε 

πολύ γρήγορο ρυθµό ούτως ώστε η εκποµπή ακτινοβολίας να µπορέσει να 

αντισταθµίσει την δύναµη της βαρύτητας. Αυτό οδηγεί σε ταχύτατη εξάντληση των 

καυσίµων του αστεριού µε αποτέλεσµα να µην υπάρχει κάτι που να εµποδίζει την 

βαρυτική κατάρρευσή του καταλήγωντας στον σχηµατισµό ενός αστεριού 

νετρονίων µέσω της υπερκαινοφανούς εκρήξεως (supernova). Τα αστέρια 

νετρονίων είναι σώµατα πολύ εξωτικά, µε βασικό χαρακτηριστικό τους την τροµερά 

υψηλή πυκνότητα. Οι πιέσεις που απαιτούνται είναι τόσο ισχυρές που τα ηλεκτρόνια 

ουσιαστικά αναγκάζονται να πέσουν πάνω στον πυρήνα αντιδρώντας µε τα 

πρωτόνια παράγοντας νετρόνια. Από την πληθώρα αυτή των νετρονίων προέρχεται 

και το όνοµα ‘αστέρες νετρονίων’. Τα ουράνια αυτά σώµατα θεωρούνται ουσιαστικά 

τεράστιοι πυρήνες. Τα σύγχρονα µοντέλα δέχονται ότι τα αστέρια νετρονίων έχουν 

στερεούς εξωτερικούς φλοιούς που συνίστανται κυρίως από βαρείς πυρήνες (π.χ. 

σίδηρο) και ηλεκτρόνια. Στα εσωτερικά στρώµατα του φλοιού, η ύλη απαρτίζεται 

κυρίως από νετρόνια, πρωτόνια και ηλεκτρόνια (Shu 1991). Οι πυκνότητες τους 

είναι της ίδιας τάξης µε τις πυκνότητες που επικρατούν στους ατοµικούς πυρήνες, 

δηλαδή µεταξύ 8·1013 και 2·1015 gr cm-3. Ένα µέσο αστέρι νετρονίων έχει µάζα 

περίπου ίση 1,7 M
�
, µόνο που η µάζα αυτή είναι συγκεντρωµένη σε ένα 

αντικείµενο ακτίνας 10 µε 20 km, δηλαδή 25 φορές µικρότερη από την ακτίνα του 

Ήλιου. Ακριβώς επειδή η ακτίνα του είναι πολύ µικρή, η ταχύτητα περιστροφής του 

είναι ασυνήθιστα υψηλή, και φτάνει τις δεκάδες περιστροφές το δευτερόλεπτο. 

Όπως υπάρχει το όριο του Chandrasekhar στους λευκούς νάνους, έτσι υπάρχει και 

για τα αστέρια νετρονίων ένα αντίστοιχο ανώτατο όριο µάζας του πυρήνα της 

τάξεως των ~ 3 M
�
. 

 

1.1.2.3 Οι µελανές οπές 

    Αν η µάζα της κεντρικής περιοχής του αστεριού ξεπεράσει τις 3.5 M
�
, η 

πίεση των εκφυλισµένων σωµατιδίων δεν µπορεί να αντισταθµίσει την βαρύτητα µε 

αποτέλεσµα την βαρυτική κατάρρευση του αστεριού µέσω µιας υπερκαινοφανούς 
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εκρήξεως. Στην περίπτωση αυτή διαφέρει το αντικείµενο που αποµένει, και αντί για 

αστέρι νετρονίων έχουµε τις λεγόµενες µελανές οπές. Οι µελανές οπές είναι ουράνια 

σώµατα τα οποία δεν εκπέµπουν καθόλου ακτινοβολία, ενώ η πυκνότητα τους είναι 

άπειρη και η δύναµη της βαρύτητάς τους τεράστια. Η ταχύτητα διαφυγής από ένα 

τέτοιο σώµα έχει υπολογιστεί ότι είναι µεγαλύτερη από την ταχύτητα του φωτός 

στο κενό, που σηµαίνει ότι ακόµα και το φως δεν µπορεί να δραπετεύσει από µια 

µελανή οπή. Η ακτίνα µέσα από την οποία το φως δεν µπορεί να διαφύγει λέγεται 

ακτίνα Schwarzschild ή ορίζοντας γεγονότων και προσδιορίζεται από την σχέση 

Sch
2

2GM
R

c
= , όπου G είναι η παγκόσµια σταθερά του Νεύτωνα, Μ η µάζα της 

µελανής οπής και c η ταχύτητα του φωτός. Για ένα αστέρι µε µάζα ίση µε 1 M
�
, η 

αριθµητική τιµή της ακτίνας Schwarzschild ισούται µε 3 105 εκ. 

 

1.2 Πλανητικά νεφελώµατα  

   

1.2.1 Εισαγωγή 

Στο κεφάλαιο αυτό, προκειµένου να περιγραφούν αναλυτικά τα πλανητικά 

νεφελώµατα (ΠΝ),  γίνεται εκτενής αναφορά στην σηµασία τους και επιχειρείται 

ενδελεχής παρουσίαση των γενικών χαρακτηριστικών τους, όπως επίσης και των 

κεντρικών αλλά και των προγενέστερων αστεριών τους. 

 

Τι είναι πλανητικό νεφέλωµα; 

Το ΠΝ αποτελείται κυρίως από σκόνη και αέρια, τα οποία διαχύθηκαν στο 

µεσοαστρικό χώρο από το κεντρικό αστέρι κατά την διάρκεια της Φάσης του 

Ερυθρού Γίγαντα, είτε λόγω της δυναµικής του αστάθειας (παλµικών ταλαντώσεων), 

είτε λόγω των αστρικών ανέµων. Το νέφος αυτό των αερίων αποµακρύνεται συνεχώς 

από το κεντρικό αστέρι µε ταχύτητες της τάξεως των 25 km s-1. 

Ο όρος πλανητικό νεφέλωµα (ΠΝ) οφείλεται στις πρώτες παρατηρήσεις του 

18ου αιώνα (από τον Herscehl) εξαιτίας των οποίων το αντικείµενο ταξινοµήθηκε ως 

πλανήτης λόγω της διακριτικής ικανότητας των τηλεσκοπίων της εποχής.. Η κύρια 

διαφορά από τα αστέρια ήταν το µέγεθος τους, το οποίο ήταν αρκετά µεγαλύτερο. 

Τα ΠΝ παίζουν πολύ σηµαντικό ρόλο στον εµπλουτισµό του µεσοαστρικού 

χώρου µε χηµικά στοιχεία και σκόνη που επιτρέπουν στη συνέχεια να δηµιουργηθούν 

νέα αστέρια (Beaulieu et. al 2000). Η έρευνα και µελέτη των ΠΝ προσφέρει την 
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ευκαιρία να προσδιορισθούν τα βασικά χαρακτηριστικά τους (όπως η µορφολογία, η 

κινηµατική, οι περιεκτικότητες των στοιχείων, η απόσταση τους, οι µάζες κτλ.), τα 

οποία βοηθούν στην ανάπτυξη νέων θεωρητικών µοντέλων εξέλιξης προς καλύτερη 

κατανόηση των αστεριών και των γαλαξιών. Πιο συγκεκριµένα, η µελέτη των ΠΝ στο 

γαλαξιακό σφαιροειδές συντελεί στην καλύτερη κατανόηση της δυναµικής εξέλιξης 

του γαλαξιακού σφαιροειδούς. 

Η παρούσα διδακτορική διατριβή βασίστηκε στην µελέτη 44 ΠΝ στην περιοχή 

του γαλαξιακού σφαιροειδούς, η απόσταση του οποίου έχει προσδιοριστεί περίπου 

στα 8.0 kpc (Feast 1987, 7.8 kpc; Schneider & Bunley 1996, 8.3±2.6 kpc; Ming & Zi 

2007, 8.0±0.6 kpc (µελετώντας 270 γαλαξιακά ανοιχτά σµήνη αστεριών) και 8.3±0.8 

kpc (µελετώντας 1200 αστέρια φασµατικού τύπου Ο-Β5)). Το γαλαξιακό σφαιροειδές 

καταλαµβάνει µία περιοχή του γαλαξία µε γαλαξιακό µήκος (longitude) l≈±15o, 

γαλαξιακό πλάτος (latitude) b≈±10o και ακτίνα περίπου 1.5 kpc.  

Λόγω της µεγάλης συγκέντρωσης σκόνης στην περιοχή αυτή, η εξασθένιση 

της έντασης του φωτός είναι αρκετά ισχυρή, µε αποτέλεσµα η ανακάλυψη και η 

µελέτη νέων ΠΝ στο οπτικό µέρος του φάσµατος να είναι αρκετά δύσκολη. Πολλά 

από τα ΠΝ έχουν µελετηθεί και σε άλλα µήκη κύµατος του ηλεκτροµαγνητικού 

φάσµατος όπως το ραδιοφωνικό και το υπέρυθρο, όπου η εξασθένιση της 

ακτινοβολίας είναι πολύ µικρότερη σε σχέση µε την εξασθένηση στο οπτικό µέρος 

του φάσµατος. 

Παρατηρήσεις στο υπέρυθρο µέρος του φάσµατος (Beaulieu, Dopita & 

Freeman 1999) εντόπισαν ΠΝ σε νεαρή ηλικία µε µεγάλες ποσότητες σκόνης. 

Αντιθέτως, δεν ανιχνεύθηκαν νεφελώµατα µε σκόνη χαµηλής πυκνότητας (γηραιά). 

Ένα χαρακτηριστικό για τα ΠΝ χαµηλής πυκνότητας είναι ο λόγος των γραµµών 

Ηα/[Ο ΙΙΙ], ο οποίος παίρνει τιµές µικρότερες του ενός (<1). Φασµατικές 

παρατηρήσεις σε γνωστά ΠΝ του γαλαξιακού σφαιροειδούς έδειξαν ότι πάνω από το 

40% εµφανίζει λόγο Ηα/[Ο ΙΙΙ] µικρότερο του 1 (Cousinier et. al 2000, Escudero & 

Costa 2001). 

 

1.2.2 Χαρακτηριστικά των ΠΝ 

 

1.2.2.1 ∆ηµιουργία και εξελικτική πορεία των ΠΝ 

Το στάδιο των ΠΝ αποτελεί ένα µικρό χρονικό διάστηµα της ζωής των 

αστεριών χαµηλής και µεσαίας µάζας (από 1 έως 7-8 
�

M ), µεταξύ της Φάσης του 
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Ερυθρού Γίγαντα και της Φάσης του Λευκού Νάνου στην οποία και καταλήγει (van de 

Steene 1995, Shu 1991, Γούδης 1991). 

Όπως αναφέρθηκε και προηγουµένως, όταν ένα αστέρι χαµηλής µάζας φτάσει 

στο ασυµπτωτικό κλάδο του ερυθρού γίγαντα αρχίζει η καύση του Ηe στον πυρήνα 

του, ενώ, ταυτόχρονα, χάνει µάζα από τα εξωτερικά στρώµατα του λόγω της 

δυναµικής του αστάθειας, δηµιουργώντας µε αυτό τον τρόπο ένα διαστελόµενο 

κέλυφος από αέρια και σκόνη. Πιο αναλυτικά, η πίεση που προκύπτει από την καύση 

του Ηe αρχίζει να αντισταθµίζει την δύναµη της βαρύτητας. Το γεγονός αυτό 

αναγκάζει τα εσωτερικά στρώµατα να συµπιεστούν περαιτέρω για να αυξήσουν την 

θερµοκρασία στο πυρήνα του άστρου. Λόγω της αύξησης της θερµοκρασίας και της 

δυναµικής αστάθειας που πλέον αναπτύσσεται από τις παλµικές ταλαντώσεις, τα 

εξωτερικά στρώµατα του αστέρα διαχέονται στο µεσοαστρικό χώρο. 

         Το εναποµένον κεντρικό αστέρι είναι ένας λευκός νάνος µε µάζα κάτω από το 

όριο Chandrasekhar των 1.4 
�

M . Ο πυρήνας του, που αποτελείται κυρίως από C και 

O, περιβάλλεται από ένα κέλυφος He και πιθανώς από ένα εξωτερικό κέλυφος µε 

ελάχιστο Η. Ο εκτεθειµένος αυτός πυρήνας του αστέρα δεν µπορεί να εξελιχθεί 

περαιτέρω και µετά την ταχεία καύση του Η και του He των εξωτερικών κελυφών, ο 

αστέρας καταλήγει στην τελική φάση της ζωής του. Ο φασµατικός του τύπος είναι Ο 

ή Β και εκπέµπει κυρίως υπεριώδη ακτινοβολία, η οποία ιονίζει το νεφέλωµα γύρω 

του. Αυτό µε την σειρά του, λόγω αποδιέγερσης αυθόρµητης ή  εξαιτίας κρούσεων, 

ακτινοβολεί στο οπτικό µέρος του φάσµατος. 

Η χηµική σύνθεση ενός ΠΝ καθορίζεται από την αντίστοιχη χηµική σύνθεση 

του Γαλαξία κατά την εποχή του σχηµατισµού του προγενέστερου αστεριού, και από 

τις θερµοπυρηνικές αντιδράσεις στο εσωτερικό του αστεριού αυτού κατά τη διάρκεια 

της ζωής του (van de Steene et al. 1995). Τα κελύφη των ΠΝ περιέχουν στοιχεία 

(όπως H, He, C, Ν) των οποίων οι αφθονίες µεταβλήθηκαν από τις θερµοπυρηνικές 

αντιδράσεις στο κέντρο του προγενέστερου αστεριού, και µεταφέρθηκαν στην 

συνέχεια στην επιφάνεια του. Επιπλέον, η µελέτη της αφθονίας των στοιχείων των 

ΠΝ παρέχει πληροφορίες και για άλλα στοιχεία, τα οποία δεν επηρεάζονται από την 

πυρηνοσύνθεση στα µητρικά αστέρια, όπως το O, το Νέο (Ne), το Αργό (Ar) και το 

Θείο (S), αλλά σχετίζονται µε την αφθονία του µεσοαστρικού χώρου την εποχή που 

δηµιουργήθηκαν τα αστέρια (Ratag 1990).  

Από τα παραπάνω αναδεικνύεται η εξέχουσα σηµασία των ΠΝ στην µελέτη 

της εξέλιξης των αστεριών και του Γαλαξία. Το πλήθος και οι µάζες των ΠΝ 

καθορίζουν την ποσότητα του υλικού που επιστρέφει στο Γαλαξία. Υποθέτοντας πως 
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η µέση µάζα ενός ΠΝ είναι ~0.2 
�

M  και πως περίπου ένα ΠΝ δηµιουργείται ανά έτος 

στο Γαλαξία µας, τότε ~20 
�

M  εµπλουτισµένου υλικού επιστρέφονται στο διαστρικό 

µέσο ανά αιώνα. Η ποσότητα αυτή της µάζας είναι συγκρίσιµη µε τη µάζα που 

εκτινάσσεται και από τις καινοφανείς και υπερκαινοφανείς εκρήξεις (Terzian 1992). 

Εποµένως, τα ΠΝ είναι ιδιαίτερα αποτελεσµατικά στον εµπλουτισµό του 

µεσοαστρικού χώρου µε φυσικά στοιχεία.  

 

1.2.2.2 Το φάσµα των ΠΝ 

Το κεντρικό αστέρι των ΠΝ εκπέµπει κυρίως στην υπεριώδη περιοχή του 

φάσµατος λόγω της υψηλής θερµοκρασίας στην επιφάνειά του η οποία είναι της 

τάξεως των 25.000 έως και 300.000 βαθµών Kelvin. Τα φωτόνια που εκπέµπονται 

έχουν την απαραίτητη ενέργεια ώστε να ιονίσουν τα στοιχεία γύρω τους, τα οποία µε 

την σειρά τους αποδιεγείρονται και ακτινοβολούν στο οπτικό µέρος του φάσµατος µε 

γραµµές εκποµπής καθώς και µε µία ασθενή συνιστώσα συνεχούς ακτινοβολίας. 

Συγκεκριµένα: 

 

A) Γραµµές επανασύνδεσης και φθορισµού 

Είναι πολύ σηµαντικό να αναφέρουµε ότι οι γραµµές επανασύνδεσης και 

φθορισµού Ηα, Ηβ, Ηγ είναι αρκετά ισχυρές και ανιχνεύονται αρκετά συχνά στο 

φάσµα των ΠΝ. Το κεντρικό αστέρι εκπέµπει αρκετά υπεριώδη φωτόνια συνεχούς 

ακτινοβολίας τα οποία έχουν ενέργεια µεγαλύτερη από 13.6 eV (ενέργεια ιονισµού 

του Η) µε αποτέλεσµα να ιονίζονται τα άτοµα του Η, δηµιουργώντας ένα νέφος από 

ιόντα και ελεύθερα ηλεκτρόνια. Τα τελευταία αρχίζουν να επανασυνδέονται µε τα 

ιόντα αυτά, δηµιουργώντας διεγερµένες καταστάσεις ουδέτερου Η, τα οποία µε την 

σειρά τους µεταπηδούν σε χαµηλότερες ενεργειακές στάθµες εκπέµποντας 

ταυτόχρονα φωτόνια έως ότου να φτάσουν στην θεµελιώδη κατάσταση. Εποµένως 

κάθε φωτόνιο συνεχούς ακτινοβολίας, που εκπέµπεται από το κεντρικό αστέρι, 

“υποβιβάζεται” τελικά σε ένα φωτόνιο γραµµής Lyman α και ένα φωτόνιο γραµµής 

Balmer (Hα, Ηβ, Ηγ, ...). Η διαδικασία αυτή ονοµάζεται φθορισµός (Shu 1991, 

Γούδης 1991).  

 

B) Απαγορευµένες γραµµές εκποµπής  

Επίσης αξίζει να αναφερθεί η ύπαρξη και άλλων γραµµών εκποµπής και 

µάλιστα πολύ ισχυρών, που παρατηρούνται στο φάσµα των ΠΝ, οι λεγόµενες 
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«απαγορευµένες γραµµές». Σηµείο διαχωρισµού από τις επιτρεπτές γραµµές 

αποτελεί η αδυναµία παρατήρησης τους σε εργαστήρια εγκατεστηµένα στην Γη.  Οι 

πιο ισχυρές από αυτές είναι οι γραµµές εκποµπής του οξυγόνου [Ο ΙΙΙ]λ 5007 Å και 

4363 Å, [Ο ΙΙ]λ 3727 Å, του αζώτου [Ν ΙΙ]λ 6548 Å και 6584 Å και του θείου [S 

II]λ 6716 Å και 6731 Å. Σε θερµοκρασίες κοντά στους 10.000 βαθµούς K, οι 

περισσότερες συγκρούσεις µεταξύ των σωµατιδίων είναι πάρα πολύ ασθενείς, µε 

αποτέλεσµα να διεγείρονται τα άτοµα σε υψηλότερες στάθµες ενέργειας µε µικρή 

ενεργειακή διαφορά από την θεµελιώδη. Στο Η δεν είναι εύκολο να συµβεί κάτι 

τέτοιο, αλλά υπάρχουν  άλλα στοιχεία όπως το απλά ιονισµένο οξυγόνο ([O II]), θείο 

([S II]), άζωτο ([N II]) και το διπλά ιονισµένο οξυγόνο ([O III ]), στα οποία είναι πολύ 

εύκολο να συµβεί. Στις διεγερµένες αυτές καταστάσεις χαµηλής ενέργειας, αν ένα 

άτοµο παραµείνει αδιατάρακτο για αρκετό χρονικό διάστηµα (π.χ. µία ώρα) τότε 

µπορεί να κάνει µία µη επιτρεπτή µετάβαση σε χαµηλή στάθµη, εκπέµποντας ένα 

φωτόνιο. Με βάση τις συνθήκες που επικρατούν στη Γη, το άτοµο αυτό συγκρούεται 

µε άλλα άτοµα κάθε νανοδευτερόλεπτο (10-9 δευτερόλεπτα), µε αποτέλεσµα να 

αποδιεγείρεται λόγω κρούσης και όχι λόγω αυθόρµητης αποδιέγερσης. Ωστόσο, στο 

µεσοαστρικό χώρο η πυκνότητα της ύλης είναι πολύ µικρότερη µε αποτέλεσµα ένας 

µικρός αριθµός από αυτά να αποδιεγείρονται αυθόρµητα, ακτινοβολώντας 

ανιχνεύσιµα απαγορευµένα φωτόνια (Shu 1991). Σε συνθήκες επαρκούς αραίωσης οι 

απαγορευµένες γραµµές µπορούν να γίνουν το ίδιο ισχυρές µε τις επιτρεπτές 

(προκειµένου οι απαγορευµένες γραµµές εκποµπής να διακρινονται από τις 

επιτρεπτές, συµβολίζονται χρησιµοποιώντας αγκύλες). 

 

         ΠΙΝΑΚΑΣ 1.1 Οι ισχυρότερες γραµµές εκποµπής των ΠΝ 

Μήκος κύµατος (Å) Συσχετιζόµενο 
ιόν 

Παρατηρήσεις 

3727 [Ο ΙΙ] Απαγορευµένη, συχνά ισχυρή 

4340 Η II  Ηγ, 0.4 της Ηβ 

4686 He II   

4861 Η ΙΙ Ηβ, 1/3 της Ηα 

4959 [Ο ΙΙΙ] Απαγορευµένη, 1/3 της 5007 

5007 [Ο ΙΙΙ] Απαγορευµένη,  ισχυρότερη 

6548 [Ν ΙΙ] Απαγορευµένη, 1/3 της 6584 

6563 Η ΙΙ Ηα 

6584 [Ν ΙΙ] Απαγορευµένη 
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Οι ισχυρότερες γραµµές εκποµπής που παρατηρούνται στα ΠΝ παρουσιάζονται στον 

πίνακα 1.1. Στην εικόνα 1.2 φαίνονται οι θέσεις των γραµµών αυτών στο φάσµα ενός 

τυπικού ΠΝ. Στον πίνακα 1.2 του παραρτήµατος ΙΙ αναφέρονται όλες οι γραµµές 

εκποµπής στο οπτικό φάσµα των ΠΝ (Acker et al. 1989, Meinel et al. 1975). 

 

 
Εικόνα 1.2 Οι βασικές γραµµές εκποµπής ενός τυπικού ΠΝ. Το φασµατικό 
εύρος στο σχήµα είναι από 342.6 nm έως 658.4 nm. Οι γραµµές εκποµπής 
(κόκκινες, σε αγκύλες) που αναγράφονται κάτω από το φάσµα αντιστοιχούν 
σε απαγορευµένες µεταβάσεις. 

 

Γ) Συνεχής ακτινοβολία 

Αν και οι γραµµές εκποµπής κυριαρχούν στα οπτικά φάσµατα των ΠΝ, 

υπάρχει και µια ασθενής συνιστώσα συνεχούς ακτινοβολίας, η οποία µάλιστα δεν 

περιορίζεται µόνο στην οπτική αλλά σε ολόκληρη την περιοχή του 

ηλεκτροµαγνητικού φάσµατος και οφείλεται στους εξής µηχανισµούς: 

 

1. Ελεύθερη – δέσµια εκποµπή 

Κατά την ελεύθερη – δέσµια εκποµπή (free – bound emission), ένα ελεύθερο 

ηλεκτρόνιο συλλαµβάνεται σε µια από τις διεγερµένες στάθµες (µε κύριο κβαντικό 

αριθµό n = 2, 3, ...) από ένα ιόν Η (δηλαδή ένα πρωτόνιο p), µε ταυτόχρονη 

εκποµπή ενός φωτονίου. 

Εάν συλληφθεί στη στάθµη µε κύριο κβαντικό αριθµό n = 2, το εκπεµπόµενο 

φωτόνιο ανήκει στο συνεχές της σειράς Balmer Hc (c = continuum, συνεχές) και έχει 

µήκος κύµατος λ < 3646 Å (όριο Balmer). Τέτοια φωτόνια παράγουν συνεχή 

ακτινοβολία κοντά στην υπεριώδη περιοχή του φάσµατος (συνεχές Balmer). Εάν το 

ηλεκτρόνιο συλληφθεί στη στάθµη µε n = 3, εκπέµπεται φωτόνιο στο συνεχές της 

σειράς Paschen µε µήκος κύµατος λ < 8202 Å (όριο Paschen). Τέτοια φωτόνια 

παράγουν τη συνεχή συνιστώσα στην υπέρυθρη περιοχή του φάσµατος (συνεχές 
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Paschen). Η ελεύθερη – δέσµια εκποµπή είναι ισχυρότερη κυρίως στα οπτικά 

φάσµατα.  

 

2. Ελεύθερη – ελεύθερη εκποµπή 

Κατά την ελεύθερη – ελεύθερη εκποµπή (free -  free emission), ή αλλιώς ακτινοβολία 

πεδήσεως (θερµική εκποµπή Bremsstrahlung), ένα ελεύθερο ηλεκτρόνιο συγκρούεται 

µη ελαστικά µε ένα θετικό ιόν Η (ένα πρωτόνιο) και υφίσταται επιβράδυνση, χωρίς 

ωστόσο να απορροφηθεί. Λόγω της µείωσης της κινητικής του ενέργειας εκπέµπεται 

φωτόνιο ενέργειας ίσης µε τη διαφορά της αρχικής και τελικής κινητικής ενέργειας 

του ηλεκτρονίου. Η ακτινοβολία αυτή είναι ισχυρή στα µήκη κύµατος των 

υπερύθρων, των ραδιοφωνικών και των ακτινών Χ, ανάλογα µε την θερµοκρασία των 

ηλεκτρονίων. 

 

3. Εκποµπή δύο κβάντων 

Η εκποµπή δύο κβάντων, ή αλλιώς δύο φωτονίων (two quantum emission ή two 

photon emission αντίστοιχα), είναι αποτέλεσµα αποδιέγερσης ατόµων Η, τα οποία 

βρίσκονται στην µετασταθή ενεργειακή στάθµη 2s (µε κύριο κβαντικό αριθµό n = 2 

και κβαντικό αριθµό της στροφορµής l = 0). Τα ηλεκτρόνια που βρίσκονται στην 

κατάσταση 2p (µε n = 2 και l = 1) µπορούν να µεταπηδήσουν στη θεµελιώδη 

στάθµη (µε n = 1 και l = 0) µε ταυτόχρονη εκποµπή φωτονίου Lα της σειράς Lyman. 

Τα ηλεκτρόνια που βρίσκονται στη 2s, ωστόσο, µπορούν να µεταπέσουν στη 

θεµελιώδη κατάσταση µε εκποµπή δύο φωτονίων τυχαίων συχνοτήτων (συνεχής 

ακτινοβολία) µε περιορισµό τέτοιο ώστε το άθροισµα των ενεργειών των φωτονίων 

αυτών να ισούται µε την ενέργεια της γραµµής Lα (10.3 eV).  

 

4. Σκέδαση και απορρόφηση ακτινοβολίας από σκόνη 

Η συνεχής ακτινοβολία προέρχεται επίσης και από σκέδαση της ακτινοβολίας του 

κεντρικού αστεριού των ΠΝ από τους κόκκους σκόνης που περιέχονται στα κελύφη. 

Οι κόκκοι αυτοί απορροφούν την υπεριώδη και  

 

οπτική ακτινοβολία του αστέρα, θερµαίνονται και την επανεκπέµπουν στην υπέρυθρη 

περιοχή του φάσµατος.  

Λόγω της µεγάλης ποσότητας He στα ΠΝ, το συνεχές φάσµα ενισχύεται από την 

ακτινοβολία συνεχούς των He I και He II, τα οποία προέρχονται από ελεύθερη – 
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δέσµια εκποµπή λόγω επανασύνδεσης ελεύθερων ηλεκτρονίων µε ιόντα He και 

ελεύθερη – ελεύθερη εκποµπή λόγω µη ελαστικής κρούσεως ελεύθερων ηλεκτρονίων 

µε ιόντα He+ και He++.  

 

1.2.2.3 Κεντρικά αστέρια των ΠΝ  

Τα ΠΝ, όπως έχει αναφερθεί και σε προηγούµενη παράγραφο, προκύπτουν 

από αστέρια µικρής και µεσαίας µάζας (1-8 
�

M ). Οι αφθονίες του Ηe και Ν στα ΠΝ 

συνδέονται άµεσα µε την µάζα και την ηλικία των προγενέστερων αστεριών. Οι 

πυρήνες των ΠΝ είναι αστέρες κυρίως τύπου Ο ή Β και πιο σπάνια τύπου W (Wolf-

Rayet), οι οποίοι εκπέµπουν το µεγαλύτερο µέρος της ακτινοβολίας τους στο 

υπεριώδες µέρος του φάσµατος. Η ενεργός θερµοκρασία στην επιφάνεια τους 

κυµαίνεται από 42.5×10  K  έως 53×10  K .  

Οι αστέρες φασµατικού τύπου Ο έχουν στο φάσµα τους ασθενείς γραµµές Η, 

το οποίο λόγω της πολύ θερµής φωτόσφαιράς τους είναι σχεδόν πλήρως ιονισµένο. 

Περιέχουν επίσης, γραµµές εκποµπής ή απορρόφησης απλά ιονισµένου Ηe και ισχυρό 

συνεχές στο υπεριώδες (Shu 1991). Οι αστέρες W είναι ουσιαστικά αστέρες τύπου Ο 

υψηλής ενεργούς θερµοκρασίας µε ισχυρές γραµµές εκποµπής ιονισµένου He, C, O 

και N και χωρίζονται σε δύο υποκατηγορίες τους WN και WC, οι οποίες αναφέρονται 

σε αστέρια πλούσια σε N και C αντίστοιχα (Γούδης 1991).  

Η θέση των πυρήνων των ΠΝ στο διάγραµµα HR3 (Hertzsprung-Russell) 

βρίσκεται µεταξύ των ερυθρών γιγάντων και των λευκών νάνων (εικόνα 1.3). Η 

πορεία της εξέλιξής τους στο διάγραµµα HR µπορεί να καθοριστεί µε την εύρεση της 

ηλικίας των ΠΝ.  

Από την ηλικία των ΠΝ και τη θέση των πυρήνων τους στο διάγραµµα HR 

συνάγεται ότι η εξελικτική πορεία των πυρήνων ακολουθεί τη διεύθυνση ΑΒ (εικ. 

1.3), όπου ταυτόχρονα το κέλυφος διαστέλλεται. Κατά την φάση της διαστολής του 

κελύφους, η πυκνότητα της µάζας του γίνεται όλο και πιο αραιή, µε αποτέλεσµα να 

µην µπορεί πλέον να προσδιορισθεί οπτικά. Αυτή είναι η φάση κατά την οποία το 

κεντρικό αστέρι µεταβαίνει στην φάση του λευκού νάνου. Ο χρόνος που απαιτείται 

για µια τέτοια εξέλιξη είναι της τάξεως των 43.5×10  ετών (Γούδης 1991). 

 

                                                 
3 Για µελέτες πάνω στο θέµα αυτό, δηµοσιεύσεις των Pottasch & Acker 1989, Pottasch 
1988, Pottasch 1984, Schönberner 1981, Gathier & Pottasch 1989. 
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Εικόνα 1.3 Εξελικτική πορεία των Πλανητικών Νεφελωµάτων στο διάγραµµα HR 
(Hertzsprung-Russell). Η πορεία κατά Hayashi και η φάση συστολής αντιστοιχούν στα 
στάδια σχηµατισµού ενός αστέρα χαµηλής και ενδιάµεσης µάζας έως ότου εισέλθει στη 
φάση της Κύριας Ακολουθίας. Ακολουθούν τα επόµενα εξελικτικά στάδια όπου ο 
αστέρας διογκώνεται σε ερυθρό γίγαντα, κατόπιν σχηµατίζει ΠΝ και, µετά από µερικά 
δισεκατοµµύρια έτη ζωής, καταλήγει στη φάση του λευκού νάνου (Γούδης 1991).  

 

Οι µάζες του κεντρικού και του προγενέστερου αστεριού των ΠΝ, συνδέονται 

µε τον λόγο της αφθονίας He/H και Ν/Ο (Iben & Renzini 1983). Η εµπειρική σχέση 

που συνδέει τον λόγο Ν/Ο µε την µάζα του κεντρικού αστεριού δίνεται από την 

παρακάτω τύπο : 

 

                                      ( ) ( )2cM =a+b×log N O +c×log N O                        (1.1) 

όπου 

• Μc είναι η µάζα του κεντρικού αστεριού (M
�
) 

• a=0.689, b=0.056 και c=0.036 για την περίπτωση ( )1.2 log 0.26N O− ≤ < −  

• a=0.825, b=0.936 και c=1.439 για την περίπτωση ( )log 0.26N O ≥ −  

 

Η µάζα του κεντρικού αστεριού fM  έχει άµεση σχέση και µε την αρχική µάζα του 

προγενέστερου αστεριού iM  και η εµπειρική σχέση που τα συνδέει δίνεται παρακάτω 

(Williams 2006): 

 

                          f iM =(0.132±0.017)×M+(0.33±0.07)                    (1.2) 
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 Η ενεργός θερµοκρασία των κεντρικών αστεριών των ΠΝ είναι αρκετά 

σηµαντική παράµετρος αφού από αυτήν εξαρτάται ο βαθµός διέγερσης των ατόµων 

του νεφελώµατος. Έχει βρεθεί ότι τα κεντρικά αστέρια των ΠΝ, ανάλογα µε την 

µορφολογία του νεφελώµατος εµφανίζουν διαφορετική ενεργός θερµοκρασία. Στην 

περίπτωση των διπολικών και άµορφων ΠΝ εµφανίζουν ενεργό θερµοκρασία γύρω 

στα log(T)=5.2, ενώ στα ελλειπτικά και στα σηµειακά ΠΝ εµφανίζουν πιο οµαλή 

κατανοµή µε πιο πιθανή τιµή γύρω στις log(T)=4.8 (Corradi & Schwarz 1995). 

Γενικότερα, το εύρος των τιµών της ενεργούς θερµοκρασίας κυµαίνεται µεταξύ 4.4 

και 5.4 (εικ 1.4). 

 Η ενεργός θερµοκρασία του κεντρικού αστεριού έχει άµεση σχέση µε τον 

βαθµό ιονισµού του νεφελώµατος, όπως επίσης και µε τη ένταση των γραµµών 

εκποµπής. Έχει βρεθεί ότι υπάρχει µία σύνδεση µεταξύ της ενεργούς θερµοκρασίας 

του κεντρικού αστεριού και της έντασης της γραµµής εκποµπής του διπλά ιονισµένου 

οξυγόνου (κανονικοποιηµένη ως F(Hβ)=100; Stanghellini et al. 2003). Η εικόνα 1.5 

δείχνει τη σχέση που ακολουθεί η ένταση της γραµµής εκποµπής [Ο ΙΙΙ] 5007 Å σε 

σχέση µε την ενεργό θερµοκρασία του κεντρικού αστεριού. 

 

 

       
Εικόνα 1.4 Η κατανοµή της ενεργής θερµοκρασίας των κεντρικών άστρων των 

ΠΝ για διαφορετικούς µορφολογικούς τύπους (Corradi & Schwarz 1995). 
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1.2.2.4 ∆ιαχωρισµός των ΠΝ από άλλα αντικείµενα 

Οι περιοχές Η ΙΙ (περιοχές ιονισµένου Η), τα αντικείµενα Herbig – Haro4 (HH 

objects) και τα υπολείµµατα υπερκαινοφανών (supernova remnants - SNR) είναι 

αντικείµενα που έχουν αρκετά παρόµοια χαρακτηριστικά µε τα ΠΝ, οπότε και πρέπει 

να διαχωρίζονται προτού µελετηθούν. Για αυτόν τον λόγο έχουν αναπτυχθεί κάποια 

κριτήρια διαχωρισµού των αντικειµένων (Acker et al. 1992, Riesgo & Lopez 2006). 

Ένα από τα κριτήρια είναι οι λόγοι [S II]/Ηα και [Ν ΙΙ]/Ηα, οι οποίοι έχουν 

συγκεκριµένες τιµές για κάθε ένα από τα παραπάνω αντικείµενα. Για παράδειγµα, στα 

υπολείµµατα υπερκαινοφανών και στα αντικείµενα Herbig – Haro οι γραµµές 

εκπέµπονται λόγω κρουστικών διεγέρσεων και όχι φωτό-ιονισµού όπως στα ΠΝ ή 

στις περιοχές Η ΙΙ, µε αποτέλεσµα ο λόγος [S II]/Ηα να παίρνει τιµή µεγαλύτερη ή ίση 

µε το 0.4, ενώ στην  περίπτωση των ΠΝ είναι µικρότερος του 0.4. Τα παρακάτω 

διαγράµµατα (1.6α, 1.6β και 1.6γ) βασίστηκαν σε ένα δείγµα 623 ΠΝ (Acker et al 

1992) και παρουσιάζουν τα διαγνωστικά που έχουν προκύψει για τον διαχωρισµό των 

ΠΝ από τις περιοχές ΙΙ και τα υπολείµµατα υπερκαινοφανών αστέρων. Από τα 

διαγνωστικά αυτά διαγράµµατα, συµπεραίνουµε ότι υπάρχει µία µικρή επικάλυψη 

µεταξύ των ΠΝ και των περιοχών Η ΙΙ στα δύο πρώτα διαγράµµατα, ενώ στο τρίτο 

υπάρχει µεγάλη επικάλυψη µε τα υπολείµµατα υπερκαινοφανών αστέρων (Riesgo & 

Lopez 2006). 

                                                 
4 Τα αντικείµενα Ηerbig-Haro είναι µικρά νεφελώµατα αµυδρώς ορατά στο οπτικό µέρος του 

ηλεκτροµαγνητικού φάσµατος, και παρατηρούνται κοντά σε περιοχές δηµοιυργίας αστεριών. 

   
Εικόνα 1.5 H ένταση της γραµµής εκποµπής του διπλά ιονισµένου οξυγόνου 

(κανονικοποιηµένο ως προς Ι(Ηβ)) ως προς την ενεργό θερµοκρασία των 

κεντρικών αστεριών των ΠΝ (Stanghellini et al. 2003). 
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Εικόνα 1.6α και 1.6β ∆ιαγνωστικά διαγράµµατα µεταξύ log(Hα/[S II]) και 

του λόγου των γραµµών του S και log(Hα/[S II]) µε log(Hα/N II) (Riesgo & 

Lopez 2006) 
 

        

 
Εικόνα 1.6γ ∆ιαγνωστικό διάγραµµα µεταξύ log(Hα/[Ν II]) και του λόγου των 

γραµµών του S II  (Riesgo & Lopez 2006) 

 

Ένα επιπλέον κριτήριο για τον διαχωρισµό των ΠΝ προκύπτει από την 

υπέρυθρη περιοχή του ηλεκτροµαγνητικού φάσµατος. Συγκεκριµένα, οι λόγος της 
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πυκνότητας ροής στα υπέρυθρα µήκη κύµατος των 12, 25 και 60 µm παίρνουν 

συγκεκριµένες τιµές στα ΠΝ (Pottasch 1987). 
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 Η εικόνα 1.7 δείχνει το εύρος των τιµών που παίρνουν οι παραπάνω λόγοι για 

κάθε ένα από τα προηγούµενα αντικείµενα. Είναι προφανές πως τα παραπάνω 

κριτήρια δεν είναι πάντοτε αρκετά ακριβή, ώστε να δώσουν αναµφίβολους 

διαχωρισµούς των αντικειµένων.  

 

 
Εικόνα 1.7 ∆ιάγραµµα χρώµατος – χρώµατος: λόγοι πυκνοτήτων ροής από τον 
κατάλογο σηµειακών πηγών του αστρονοµικού δορυφόρου υπερύθρου - IRAS, για 
διάφορα είδη αντικειµένων: µε Η συµβολίζονται οι περιοχές Η ΙΙ, µε S τα ΟΗ/IR άστρα, 
µε Ο τα πλανητικά νεφελώµατα, µε Μ τα άστρα ενώ µε Χ οι γαλαξίες.  Κάθε ένα από τα 
παραπάνω είδη αντικειµένων καταλαµβάνει µια συγκεκριµένη περιοχή στο διάγραµµα, 
µε ορισµένες επικαλύψεις (Pottasch 1987). 

  

      Τις περισσότερες φορές τα ΠΝ συγχέονται µε µικρές περιοχές Η ΙΙ. Τόσο ένα ΠΝ 

όσο και µια περιοχή Η ΙΙ αποτελούνται από ένα κέλυφος Η, το οποίο ιονίζεται από ένα 

θερµό αστέρι. Παρά τις οµοιότητες µεταξύ των δύο τύπων νεφελωµάτων υπάρχουν 

ορισµένες παρατηρησιακές διαφορές, όπως: α) Η µορφολογία των ΠΝ είναι συνήθως 

πιο συµµετρική από αυτή των περιοχών Η ΙΙ, β) τα ΠΝ απαντώνται αποµονωµένα το 

ένα από το άλλο αλλά και από άλλα µεσοαστρικά νέφη και αστρικά σµήνη και γ) 

έχουν επίσης πολύ µικρότερη µάζα αερίου (περίπου 0.2 
�

M ) από ότι οι περισσότερες 

περιοχές Η ΙΙ (Snyder, Γούδης 1991). Αν και τα οπτικά φάσµατα των δύο τύπων 
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νεφελωµάτων είναι παρόµοια, µιας και αποτελούνται κυρίως από λαµπρές γραµµές 

εκποµπής, όπως αυτές των σειρών Balmer Η, και τις απαγορευµένες γραµµές 

ιονισµένου Ο και Ν, η διαφορά έγκειται στο κεντρικό αστέρι, το οποίο είναι 

θερµότερο στο ΠΝ από αυτό µιας περιοχής Η ΙΙ. Η υψηλότερη ενεργός θερµοκρασία 

οδηγεί και σε ιόντα υψηλότερου βαθµού ιονισµού, όπως το απλά ιονισµένο νέο (Ne 

II) και το απλά ιονισµένο ήλιο (He II), τα οποία υπάρχουν στα κελύφοι των ΠΝ 

(Γούδης 1991), ενώ δεν παρατηρούνται στα φάσµατα των περιοχών Η ΙΙ.  

Τα ραδιοφωνικά και υπέρυθρα φάσµατα ενός ΠΝ µοιάζουν µε αυτά των 

περιοχών Η ΙΙ. Οι ελεύθερες – ελεύθερες εκποµπές ενισχύουν ένα ραδιοσυνεχές και 

κόκκοι σκόνης απορροφούν τα υπεριώδη και οπτικά φωτόνια από το αστέρι 

επανεκπέµποντας στα υπέρυθρα µήκη κύµατος. Ωστόσο, οι συµπαγείς περιοχές Η ΙΙ 

είναι πιο ισχυρές ραδιοπηγές από τα ΠΝ (Γούδης 1991).  

 

1.2.2.5 Μορφολογική ταξινόµηση των ΠΝ 

Σχεδόν όλα τα ΠΝ έχουν συµµετρική δοµή. Οι διαφορές στη µορφολογία των 

ΠΝ οφείλονται κυρίως στον τρόπο µε τον οποίο το αέριο του κελύφους διαχύθηκε 

αρχικά από το κεντρικό αστέρι στον µεσοαστρικό χώρο και επίσης η αλληλεπίδραση 

του µε την µεσοαστρική ύλη. Άλλοι παράγοντες που επηρεάζουν την µορφολογία των 

ΠΝ είναι η ταχύτητα περιστροφής του αστεριού, η πίεση της ακτινοβολίας του, το 

µαγνητικό του πεδίο.  

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

  

 
Εικόνα 1.8 Μορφολογικοί τύποι των ΠΝ: α) πλανητοειδή, β) διπλού 
κελύφους, γ) δακτυλιοειδή, δ) διπολικά 1ης κατηγορίας, ε) 2ης 
κατηγορίας, ζ) 3ης κατηγορίας, η) ορθογώνια διπολικά, θ) 
σπειροειδή, ι) νεφελώµατα Ζ (Γούδης 1991). 
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Πλαίσιο 1.1 Μορφολογική ταξινόµηση Πλανητικών Νεφελωµάτων 

Ι. Πλανητοειδή: Αποτελούνται από κέλυφος δισκοειδούς µορφής, η επιφάνεια 

του οποίου χαρακτηρίζεται από την ίδια λαµπρότητα (εικόνα 1.8α). 

Χαρακτηρίζονται από µικρές διαστάσεις (τόσο φαινόµενες όσο και 

απόλυτες). 

ΙΙ. ∆ιπλού κελύφους: Χαρακτηρίζονται από δακτύλιο που περιβάλλει τον 

αρχικό δίσκο (εικόνα 1.8β) και αποτελούν την αµέσως επόµενη εξελικτική 

φάση ενός ΠΝ (Ι→ΙΙ). 

ΙΙΙ. ∆ακτυλιοειδή: Σχηµατίζουν ένα δακτύλιο µόνο (εικόνα 1.8γ) και 

αποτελούν την αµέσως επόµενη φάση στην εξέλιξη των ΠΝ (Ι→ΙΙ→ΙΙΙ). 

Ba, Bb, Bc ∆ιπολικά (1ης, 2ας και 3ης κατηγορίας): Έχουν διπολική µορφή, η 

οποία οφείλεται στην ύπαρξη µαγνητικών πεδίων (εικόνες 1.8 δ, ε, ζ 

αντίστοιχα). Στη µορφή αυτή µπορεί να προστεθεί και άλλη µια κατηγορία 

ακραίας µορφολογικής διπολικότητας (Bd), τα ορθογώνια πλανητικά 

νεφελώµατα (εικόνα 1.8η). 

Sp. Σπειροειδή: Χαρακτηρίζονται από σπειροειδή µορφή (εικόνα 1.8θ). 

Sz. Νεφελώµατα Ζ: Έχουν τη µορφή του γράµµατος “ζήτα” (εικόνα 1.8ι). 

Γούδης 1991 

 Η µορφολογική ταξινόµηση των ΠΝ περιλαµβάνει, εκτός από τα συνήθη 

δακτυλιοειδή νεφελώµατα, τα πλανητοειδή, τα διπλού κελύφους, τα διπολικά των 

οποίων η µορφή οφείλεται σε µαγνητικά πεδία, τα σπειροειδή και τα νεφελώµατα 

σχήµατος Ζ. Στο πλαίσιο 1.1 συνοψίζονται οι µορφολογικοί τύποι των ΠΝ οι οποίοι 

φαίνονται και στην εικόνα 1.8. 

 

 

 

1.2.2.6 Τύποι ΠΝ 

Ανάλογα µε τη χηµική τους σύσταση, τα ΠΝ χωρίζονται σε τέσσερις τύπους, 

οι οποίοι κατά σειρά φθίνουσας αφθονίας σε βαρέα στοιχεία είναι: Ι – ΠΝ πλούσια σε 

He και Ν, ΙΙ – Ενδιάµεσου Πληθυσµού, ΙΙΙ – Υψηλής ταχύτητας και ΙV – Πληθυσµός 

Άλως – ΠΝ, στο επίπεδο του δίσκου µε µεγάλο εύρος ταχυτήτων χωρίς συγκεκριµένα 

κριτήρια για την αφθονία των στοιχείων(πίν 1.2). 
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ΠΙΝΑΚΑΣ 1.2  Ταξινόµηση Πλανητικών Νεφελωµάτων 

Τύποι ΠΝ He/Hα log(N/O)α ε(Ν) β |z|γ kpc |∆v| (km/s) 

Τύπος Ι ≥0.125 ≥-0.30 --- <<1 <60 

Τύπος ΙΙa <0.125 ≥-0.60 ≥8.0 <1 <60 

Τύπος ΙΙb <0.125 ≤-0.60 <8.0 <1 <60 

Τύπος ΙΙΙ --- --- --- ≥1 ≥60 

ΤύποςΙV --- --- --- >>1 ≥100 

Τύπος V --- --- --- <1.3 µεγάλο εύρος 

      α Chiappini & Maciel (1994),  β ε(Χ)=Log(X/H)+12, γ Maciel (1992) 
 

Τα ΠΝ τύπου Ι παρουσιάζουν υψηλή αφθονία σε Ν, εξαιρετικά νηµατοειδή 

δοµή ενώ ο λόγος He/H είναι µεγαλύτερος ή ίσος µε 0.125. Ωστόσο τα περισσότερα 

ΠΝ ανήκουν στη δεύτερη κατηγορία (τύπος ΙΙ) και έχουν προέλθει από αστέρια 

µεσαίας µάζας. Τα ΠΝ τύπου ΙΙ χωρίζονται επίσης σε δύο επιπλέον υποκατηγορίες ΙΙa 

και ΙΙb, όπου η κύρια διαφορά µεταξύ τους είναι η αφθονία Ν, η οποία είναι 

υψηλότερη στα τύπου ΙΙα ΠΝ. 

Από παρατηρήσεις Γαλαξιακών ΠΝ έχει διαπιστωθεί πως υπάρχει συσχέτιση 

µεταξύ της χηµικής τους σύστασης, του πληθυσµιακού τους τύπου και της 

γαλαξιακής τους τροχιάς (Kaler 1970). Σύµφωνα µε τη διαφορά µεταξύ της ακτινικής 

ταχύτητας (∆v) ενός ΠΝ που θα αναµενόταν βάσει µιας απολύτως κυκλικής κίνησης 

γύρω από το Γαλαξιακό κέντρο και της ακτινικής ταχύτητας που παρατηρείται στην 

πραγµατικότητα, ο Kaler (1970) όρισε ως ΠΝ τύπου ΙΙΙ εκείνα τα αντικείµενα που 

έχουν > -1∆v 60 kms  ή το ύψος τους από το Γαλαξιακό επίπεδο είναι ≥z 1.0 kpc . 

Τα πλανητικά νεφελώµατα τύπου IV ορίζονται ως εκείνα τα αντικείµενα µε 

-1∆v  > 100 kms  ενώ βρίσκονται σε απόσταση από το γαλαξιακό επίπεδο πολύ 

µεγαλύτερο από 1 kpc. Τέλος, τα ΠΝ τύπου V εµφανίζουν πολύ µεγάλο εύρος στην 

διαφορά της ακτινικής ταχύτητας (∆v) και απόσταση από το γαλαξιακό επίπεδο 

µικρότερη από 1.3 kpc. 

 

1.2.2.7 Τάξεις διέγερσης 

Για να ταξινοµηθούν τα φάσµατα των ΠΝ σύµφωνα µε το επίπεδο διέγερσης 

τους, ορίστηκαν τάξεις διέγερσης (Kohoutek 2001). Οι τάξεις διέγερσης προκύπτουν 

από τους λόγους των εντάσεων διαφόρων γραµµών εκποµπής, όπως π.χ. ο λόγο της 

έντασης της γραµµής επανασύνδεσης He ΙΙ 4686 Å προς την ένταση της γραµµής 

επανασύνδεσης Ηβ, δηλαδή I(He ΙΙ 4686 Å)/Ι(Ηβ). Τα κριτήρια, βάσει των οποίων 
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ορίζονται οι τάξεις διέγερσης παρουσιάζονται στον πίνακα 1.3 (Feast 1968). Επίσης η 

τάξη διέγερσης ενός ΠΝ καθορίζεται και από την ενεργό θερµοκρασία του κεντρικού 

αστεριού (Webster 1976). 

 

ΠΙΝΑΚΑΣ 1.3  Τάξεις διέγερσης ΠΝ 

Τάξη ιέγερσης Κριτήρια 

 0 Ηβ >> 2N  

1 Ηβ > 2N  

2 Ηβ ≈ 2N  Χαµηλή 

3 Ηβ < 2N , Ηε > [Νe ΙΙΙ] 3967 

Μέτρια 4 Ηβ << 2N , Ηε << [Νe ΙΙΙ] 3967 

Ηe I 4471 > 

He II  4686 

5 Ηβ >> Ηe ΙΙ 4686 
 

6 Ηβ > Ηe ΙΙ 4686 

7 Ηβ ελαφρώς ισχυρότερη από  Ηe ΙΙ 4686 

8 Ηβ ≈ Ηe ΙΙ 4686 Υψηλή 

9 Ηβ < Ηe ΙΙ 4686 

Ηe I 4471 < 

He II 4686 

Feast 1968 

 

1.2.3 Στατιστική των ΠΝ 

 

1.2.3.1 Κατανοµές των ΠΝ στους γαλαξίες 

Τα ΠΝ δεν είναι πολυάριθµα στο Γαλαξία (Durand et al. 1998). Αν και το 

πλήθος τους είναι πολύ αβέβαιο (van de Steene 1995), εκτιµάται ότι είναι 

περισσότερα από 10.000 και λιγότερα από 100.000 (Beaulieu et al. 1999, Pottasch 

1992, Philips, 1989). Περίπου 500 ΠΝ έχουν ανακαλυφθεί στο Γαλαξιακό σφαιροειδές 

(Parker et al. 2001b), ενώ περίπου 3400 σε όλο τον Γαλαξία (Acker et al. 1992, 

1996; Kohoutek 2001; Cappellaro et al. 2001; Parker2005; Jacoby & van de Steene 

2004). Πολλές έρευνες έχουν γίνει τελευταία για την ανακάλυψη νέων πλανητικών 

νεφελωµάτων στο Γαλαξία (Acker et al. 1992, 1996; Boumis et al. 2003, 2006; 

Jacoby & van de Steene 2004; Parker et al. 2005) χρησιµοποιώντας γραµµές 

εκποµπής Ηα, [Ο ΙΙΙ] και [S III ].  
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1.2.3.2 Γαλαξιακή κατανοµή των ΠΝ 

Όσον αφορά την κατανοµή τους στο Γαλαξία, τα ΠΝ συγκεντρώνονται κυρίως 

στο Γαλαξιακό επίπεδο και προς την κατεύθυνση του Γαλαξιακού κέντρου, µε µια 

εµφανή ωστόσο έλλειψη αντικειµένων πολύ κοντά στο Γαλαξιακό επίπεδο. Αυτό 

προκύπτει από τα ισχυρά φαινόµενα διαστρικής εξασθένησης της έντασης της 

ακτινοβολίας του φωτός στην περιοχή αυτή (Pottasch 1992), όπου πολλά ΠΝ 

παραµένουν στην “αφάνεια” στα οπτικά µήκη κύµατος λόγω αυτής της εξασθένησης. 

Εποµένως, εάν θέλουµε να ανιχνεύσουµε ΠΝ που “χάνονται” λόγω της εξάλειψης από 

την σκόνη, πρέπει να γίνει ανίχνευση σε µεγαλύτερα µήκη κύµατος, όπου η 

εξασθένηση της έντασης του φωτός δεν αποτελεί περιοριστικό παράγοντα. 

 

 

 

Εικόνα 1.9 Κατανοµή Γαλαξιακών ΠΝ σε Γαλαξιακές συντεταγµένες. Παρατηρείται 
έντονη συγκέντρωση αντικειµένων προς την κατεύθυνση του Γαλαξιακού κέντρου και 
ασθενέστερη πλησίον του Γαλαξιακού µήκους l = -75° (Carina), l = -30° (Norma), l = 
36° (Scutum), και l = 55° (Sagittarius). Υπάρχει επίσης έλλειψη νεφελωµάτων πλησίον 
του Γαλαξιακού πλάτους b = 0°, κάτι που επιβεβαιώνει την ισχυρή διαστρική εξάλειψη 
στην κατεύθυνση του Γαλαξιακού κέντρου α) (Acker et al. 1992) β) (Parker 2005)  
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Εικόνα 1.11 Ιστόγραµµα ΠΝ ως προς το Γαλαξιακό πλάτος, όπου είναι εµφανής η 
διαστρική εξάλειψη στην κατεύθυνση του Γαλαξιακού κέντρου (Acker et al. 1992). 
 

        Η κατανοµή των ΠΝ ως προς τις Γαλαξιακές τους συντεταγµένες παρουσιάζεται 

στις εικόνες 1.9, 1.10 και 1.11, επιβεβαιώνοντας πως ανήκουν στο δίσκο του Γαλαξία, 

µε µια εµφανώς ισχυρή συγκέντρωση προς το Γαλαξιακό σφαιροειδές (Acker et al. 

1992, Parker 2005).  

Η κατανοµή είναι σχετικά συµµετρική, ωστόσο, διακρίνονται ορισµένες 

ασθενέστερες συγκεντρώσεις κατά µήκος σπειροειδών βραχιόνων πλησίον στο l = -

75° (Carina), l = -30° (Norma), l = 36° (Scutum), και l = 55° (Sagittarius). Είναι 

επίσης ευδιάκριτο το φαινόµενο της διαστρικής εξάλειψης στην κατεύθυνση του 

Σφαιροειδούς, καθώς παρατηρείται έλλειψη ΠΝ, σε σχέση µε την υπόλοιπη κατανοµή 

 

Εικόνα 1.10 Ιστόγραµµα Γαλαξιακών ΠΝ ως προς το Γαλαξιακό µήκος. Παρατηρείται 
έντονη συγκέντρωση αντικειµένων προς την κατεύθυνση του Γαλαξιακού κέντρου και 
ασθενέστερες πλησίον στο l = -75° (Carina), l = -30° (Norma), l = 36° (Scutum), και l 
= 55° (Sagittarius). (Acker et al. 1992). 
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(Acker et al. 1992). Η κατανοµή των ΠΝ ως προς τις γαλαξιακές συντεταγµένες είναι 

διαφορετική εάν λάβουµε υπόψη την µορφολογία τους. Το µέσο Γαλαξιακό πλάτος 

(<b>) για τα ελλειπτικά ΠΝ είναι 7, για τα σφαιρικά ή κυκλικά 12 και για τα διπολικά 

3. Επίσης το µέσο γαλαξιακό ύψος βρέθηκε <z>=308 pc, <z>=753 pc και, 

αντιστοίχως, <z>=179 pc για τα ελλειπτικά, τα κυκλικά και τα διπολικά. Η διαφορά 

στο γαλαξιακό ύψος των ΠΝ έγκειται στο ότι τα προγενέστερα αστέρια είναι 

διαφορετικού αστρικού πληθυσµού και ακολουθούν διαφορετική εξελικτική πορεία. 

Σύµφωνα µε τους Miller & Scalo (1979) τα προγενέστερα αστέρια µε <z> =300 pc 

έχουν µάζα < 1.0 
�

M . Για <z> =150 pc η µάζα είναι > 1.5 
�

M  ενώ για <z> =230 pc 

και <z> =110 pc η µάζα των προγενέστερων αστεριών είναι >1.2 
�

M  και >1.9 
�

M  

αντιστοίχως (Manchado et al. 2000, Garcia-Segura et al. 2002). 

 

1.2.3.3 Γωνιακά µεγέθη των ΠΝ 

Η κατανοµή των Γαλαξιακών ΠΝ ως προς τις γωνιακές τους διαµέτρους 

(εικόνες 1.12α & 1.12β ) δείχνει µια ισχυρή συγκέντρωση µεταξύ 4 και 12 

δευτερολέπτων της µοίρας (arcsec), λόγω της συγκέντρωσης τους στην κατεύθυνση 

του σφαιροειδούς, σε απόσταση 8 ± 1 kpc (Acker et al. 1992, Parker 2005). Θα 

πρέπει να σηµειωθεί πως η κατανοµή αυτή περιλαµβάνει περισσότερα νεαρά ΠΝ, τα 

οποία, επειδή βρίσκονται σε πρώιµο εξελικτικό στάδιο, έχουν µικρή ακτίνα και είναι 

πιο λαµπρά και, εποµένως, ορατά σε µεγάλες αποστάσεις. Ο µικρός αριθµός ΠΝ µε 

µεγάλα γωνιακά µεγέθη οφείλεται στο ότι έχουν πιο αµυδρή επιφανειακή λαµπρότητα 

οπότε και είναι δύσκολη η ανίχνευσή τους σε µεγάλες αποστάσεις.  

 

α)   
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β)  

Εικόνα 1.12 Ιστόγραµµα γωνιακών διαµέτρων Γαλαξιακών ΠΝ (περιορισµένο σε 
100″). Υπάρχει µια ισχυρή συγκέντρωση µεταξύ 4 και 12 arcsec, λόγω της 
συγκέντρωσης των ΠΝ στην κατεύθυνση του Σφαιροειδούς α) (Acker et al. 1992) β) 
(Parker 2005) 

 

1.2.3.4 Ταχύτητες διαστολής  

Στην εικόνα 1.13 παρουσιάζεται η κατανοµή 284 ΠΝ (Acker et al. 1992) ως 

προς την ταχύτητα διαστολής τους, η οποία παρουσιάζει ένα µέγιστο γύρω από τα 14 

km sec-1. Η ταχύτητα διαστολής του κελύφους εξαρτάται τόσο από την ταχύτητα 

εκτίναξης του αερίου και των ανέµων από το κεντρικό αστέρι όσο και από την 

αλληλεπίδραση του υλικού µε το διαστρικό µέσο.  

 

  

 
Εικόνα 1.13 Ιστόγραµµα ταχύτητας διαστολής 284 Γαλαξιακών ΠΝ, όπου 
παρατηρείται ένα µέγιστο γύρω από την ταχύτητα των 14 km sec-1 (Acker et al. 
1992).  

 

Η ταχύτητα διαστολής των ΠΝ έχει µελετηθεί και ως προς την µορφολογία 

τους. Τα διπολικά και ελλειπτικά ΠΝ εµφανίζουν ένα µέγιστο στα 10 km sec-1 ενώ τα 

σφαιρικά ΠΝ εµφανίζουν πιο οµαλή κατανοµή από 10 έως 40 km sec-1. Επίσης τα 

σφαιρικά ΠΝ εµφανίζουν υψηλότερη µέγιστη ταχύτητα διαστολής σε σχέση µε τους 
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άλλους δύο µορφολογικούς τύπους (εικ 1.14 και 1.15). Το εύρος των ταχυτήτων που 

καλύπτουν τα κυκλικά ΠΝ είναι από 0 έως 50 km s-1, τα ελλειπτικά από 0 έως 30 km 

s-1, ενώ τα διπολικά από 0 έως 20 km s-1 (Phillips 2002). 

 

 

Εικόνα 1.14 Μέση τιµή της ταχύτητας διαστολής για διαφορετικούς µορφολογικούς 

τύπους ΠΝ 

 

 

Εικόνα 1.15 Συχνότητα της ταχύτητας διαφυγής των ΠΝ για διαφορετικούς  

µορφολογικούς τύπους 

 

Επιπλέον, η ταχύτητα διαστολής έχει µελετηθεί, χρησιµοποιώντας το διπλά 

ιονισµένο οξυγόνο, ως προς την ακτίνα των ΠΝ και βρέθηκε ότι αυξάνει συναρτήσει 

της ακτίνας τους (Phillips 2002). Τα αποτελέσµατα όµως δεν είναι αρκετά αξιόπιστα 

για τον λόγο ότι ο υπολογισµός της ακτίνας των ΠΝ βασίζεται πρώτα στον 
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υπολογισµό της απόστασης του ΠΝ, ενώ η διασπορά των ταχυτήτων είναι αρκετά 

µεγάλη. 

 

 
Εικόνα 1.16 ∆ιάγραµµα ταχύτητας διαστολής ([Ο ΙΙΙ]) συναρτήσει την ακτίνας των ΠΝ. Η 

καµπύλη είναι µία προσαρµογή συνάρτησης δευτέρας τάξεως. 

 

1.2.3.5 Φασµατική ενέργεια των ΠΝ 

Στις εικόνες που ακολουθούν, παρουσιάζεται η κατανοµή Γαλαξιακών ΠΝ ως 

προς τις ροές ακτινοβολίας στην γραµµή εκποµπής Ηβ και στα ραδιοκύµατα 

(συγκεκριµένα στο µήκος κύµατος των 6 εκ.). Επίσης, δίνονται τα διαγράµµατα 

χρώµατος – χρώµατος, ως προς τις υπέρυθρες ροές στα 12, 25 και 60 µm, οι οποίες 

προέκυψαν από µετρήσεις του IRAS (Acker et al. 1992). Συγκεκριµένα, στις εικόνες 

1.17 και 1.18 παρουσιάζονται οι κατανοµές των ροών στην γραµµή Ηβ (γνωστές για 

991 ΠΝ) και στα 6 cm (γνωστές για 665 ΠΝ), αντίστοιχα. Οι αµυδρότερες 

παρατηρούµενες ροές εκπέµπονται από τα πιο µακρινά νεφελώµατα που ανήκουν στο 

Γαλαξιακό σφαιροειδές (βλ. εικ. 1.19). 

Η ροή ενέργειας στην γραµµή επανασύνδεσης Ηβ συνδέεται µε την ροή 

ενέργειας στα 6 cm µε την σχέση 9F(6cm)=3.67×10 F(Hβ)  (Pottasch 1984), όπου 

οι ροές στα ραδιοκύµατα εκφράζονται σε Jy, και οι ροές στην Ηβ σε -2mWm . Στην 

εικόνα 1.20, η σχέση αυτή αναπαρίσταται από µια ευθεία γραµµή, πάνω από την 

οποία βρίσκονται τα περισσότερα ΠΝ. Οι ροές στα υπέρυθρα µήκη κύµατος των 12, 

25 και 60 µm που έχουν µετρηθεί από τον IRAS είναι γνωστές για 788 ΠΝ. Η εικόνα 

1.21 δείχνει το διάγραµµα χρώµατος – χρώµατος, για τις 463 πηγές, από αυτές που 

δίνουν καλή ποιότητα µέτρησης ροών ακτινοβολίας σε αυτά τα µήκη κύµατος. 

  Η διαφορά χρώµατος µεταξύ των 25 και 60 µm εµφανίζει µία εξάρτηση ως 

προς την ακτίνα των ΠΝ.  Όσο µεγαλύτερή είναι η ακτίνα, δηλαδή όσο περισσότερο 



Η εξέλιξη των αστέρων 
 

Άκρας Σταύρος 
 

30 

έχει εξελιχθεί το ΠΝ στο χρόνο, τόσο µεγαλύτερη είναι και η διάφορα F25-F60 (εικ 

1.22). 

 

 
Εικόνα 1.17 Ιστόγραµµα (λογαριθµικό) της παρατηρηθείσας ροής στη γραµµή 
εκποµπής Ηβ (σε mW/m²) για 991 Γαλαξιακά ΠΝ (Acker et al. 1992). 
    

 
Εικόνα 1.18 Ιστόγραµµα (λογαριθµικό) της παρατηρηθείσας ροής στα 6 cm (σε mJy) για 

655 Γαλαξιακά ΠΝ (Acker et al. 1992).  

 

 
Εικόνα 1.19 Ροές Ηβ (σε mW/m²) Γαλαξιακών ΠΝ ως προς το γαλαξιακό πλάτος 
(Acker et al. 1992).  
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Εικόνα 1.20 Σχέση µεταξύ της παρατηρηθείσας ροής στη γραµµή Ηβ (σε mW/m²) και 
της ροής στα 6 cm (σε mJy) για Γαλαξιακά ΠΝ. Η ευθεία γραµµή αναπαριστά τη 
θεωρητική σχέση (Pottasch 1984) µεταξύ των δύο ροών (Acker et al. 1992).  

 

 
Εικόνα 1.21 ∆ιάγραµµα χρώµατος-χρώµατος του IRAS Γαλαξιακών ΠΝ µε καλές 
ποιότητες µέτρησης ροών (Acker et al. 1992).  

 

  
Εικόνα 1.22 ∆ιάγραµµα χρώµατος συναρτήσει της ακτίνας των ΠΝ 

 

1.2.3.6 Αφθονία (abundances)  των στοιχείων στα ΠΝ  

Τα ΠΝ, όπως έχει αναφερθεί και σε προηγούµενη παράγραφο, προκύπτουν 

από αστέρια µικρής και µεσαίας µάζας, ενώ είναι επίσης οι βασικοί τροφοδότες του 

µεσοαστρικού χώρου µε στοιχεία όπως Ηe, N, C και διάφορων στοιχείων της s – 

διαδικασίας (Ratag 1990). Το πλήθος των ΠΝ και οι µάζες των κελυφών τους 
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καθορίζουν την ποσότητα του εµπλουτισµένου αστρικού υλικού που επιστρέφεται 

στο γαλαξία (van de Steene 1995).  

Ο υπολογισµός της αφθονίας των στοιχείων στα ΠΝ µπορεί να γίνει είτε από 

τις γραµµές εκποµπής των φασµάτων τους είτε χρησιµοποιώντας µοντέλα φωτο-

ιονισµού. Επίσης έχει αναπτυχθεί µια εµπειρική σχέση για την διόρθωση της αφθονίας 

των στοιχείων λόγο των αµυδρών γραµµών που δεν παρατηρούνται στα φάσµατα. Η 

µέθοδος αυτή χρησιµοποιεί συντελεστές διόρθωσης ιονισµού (ionization correction 

factors ICF’s) και βασίζεται σε ένα ζεύγος τιµών για την πυκνότητα και την 

θερµοκρασία των ηλεκτρονίων. Οι Alexander και Balick (1997) χρησιµοποιώντας την 

παραπάνω µέθοδο, έδειξαν ότι το σφάλµα στον υπολογισµό της αφθονίας του Ηe, Ο 

και Ν είναι <5% και για το Νe, S και τον Ar <25%.  

Η αφθονία των στοιχείων στα ΠΝ, ορίζεται ως η ποσότητα του εκάστοτε 

στοιχείου ως προς τον συνολική ποσότητα του Η (ε(Χ)=log(X/H), όπου Χ=He, N, O, 

S, Ne). Πολλές στατιστικές έρευνες έχουν γίνει στα ΠΝ σχετικά µε την αφθονία 

διαφόρων στοιχείων τους όπως He, O, N, Ne, C, S. Εκτός από τον υπολογισµό της 

αφθονίας σε κάθε ένα στοιχείο ξεχωριστά, έχουν µελετηθεί και οι λόγοι µεταξύ 

διαφόρων στοιχείων, όπως N/O, S/O, N/S, He/O κτλ. οι οποίοι µας δίνουν στοιχεία 

για την εξελικτική πορεία και προέλευση των ΠΝ, των προγενέστερων αστεριών τους 

και του ίδιου του Γαλαξία. 

Ο κύριος διαχωρισµός των ΠΝ µεταξύ αυτών που βρίσκονται στο δίσκο του 

γαλαξία και αυτών που βρίσκονται στο γαλαξιακό σφαιροειδές έγκειται στο γεγονός 

ότι προέρχονται από αστέρια διαφορετικού πληθυσµού και διαφορετικής χηµικής 

σύστασης. Οι παρακάτω πίνακες 1.4 και 1.5 δίνουν τις µέσες τιµές αφθονίας των 

διαφόρων στοιχείων για τα ΠΝ του δίσκου, του σφαιροειδούς και τις αντίστοιχες τιµές 

του Ήλιου (Chiappini 2008, Asplund 2005) ανάλογα µε τον τύπο που έχουν 

ταξινοµηθεί (βλέπε §1.2.2.5) (Maciel 1999). 

Τα ΠΝ του γαλαξιακού σφαιροειδούς έχουν µεγαλύτερη µέση αφθονία Ο και Ν 

σε σχέση µε τα ΠΝ του δίσκου, γεγονός που οδηγεί στο συµπέρασµα ότι προέρχονται 

από αστέρια µεγαλύτερης µάζας. Τα υπόλοιπα στοιχεία εµφανίζουν σχεδόν παρόµοιες 

τιµές και για τις δύο κατηγορίες, καταλήγοντας στο συµπέρασµα ότι τα στοιχεία αυτά 

δεν εξαρτώνται από την εξελικτική πορεία των αστεριών, αλλά από την αφθονία του 

αντίστοιχου στοιχείου στο µεσοαστρικό χώρο την εποχή που δηµιουργήθηκαν τα 

αστέρια. 
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Πίνακας 1.4 Μέσες τιµές της αφθονίας των στοιχείων σε ΠΝ στο δίσκο και στo 

σφαιροειδές. 

Στοιχείο < Χ>α
σφαιροειδές < Χ>α

δίσκο < Χ>α
Ηλιος 

ε(He) α 11.11β 11.08β 10.93γ 

ε(O) 8.57 8.51 8.66 

ε(N) 8.11 7.99 7.78 

ε(Ne) 7.93 7.91 7.84 

ε(S) 6.79 6.67 7.14 

ε(Ar) 6.34 6.26 6.18 

ε(Cl) 6.22 6.27 5.50 

   α ε(Χ)=log[<X/H>] + 12, β Chiappini 2009, γ Asplund 2005 

 

      Πίνακας 1.5  Μέσες τιµές της αφθονίας των στοιχείων για ΠΝ 

διαφορετικού τύπου. 

Τύπος Ι ΙΙα ΙΙβ ΙΙΙ IV V 

He 0.138 0.106 0.104 0.099 0.104 0.104 

ε(O) α 8.68 8.78 8.58 8.42 8.08 8.71 

ε(N) 8.57 8.29 7.78 7.74 7.41 8.16 

ε(S) 7.04 7.02  6.83    6.74 5.64 6.87 

ε(C) 8.67 8.78 8.73 8.48 8.54 ---- 

ε(Ne) 8.03 8.06  7.87 7.71 7.27 ---- 

ε(Ar) 6.61 6.47  6.26 6.07 5.22 6.22 
   α ε(Χ)=log[<X/H>] + 12 

 

Επίσης τα ΠΝ χωρίζονται σε τρεις επιπλέον κατηγορίες ανάλογα µε την 

µορφολογία τους (Κυκλικά ή σηµειακά- Round or point, Ελλειπτικά-Elliptical, 

∆ιπολικά-Bipolar). Έχει γίνει στατιστική µελέτη για κάθε µια κατηγορία ξεχωριστά 

ούτως ώστε να διαπιστωθεί αν οι αφθονίες των στοιχείων τους σχετίζονται µε την 

µορφολογία τους. Ο παρακάτω πίνακας 1.6 δείχνει την τιµή των λόγων He/H και N/O 

για κάθε µία κατηγορία ξεχωριστά. Επίσης, σύµφωνα µε τον παρακάνω πίνακα, τα 

διπολικά ΠΝ έχουν µεγαλύτερη αφθονία He και υψηλότερο λόγο Ν/Ο από τα 

ελλειπτικά και τα κυκλικά πλανητικά. Το συµπέρασµα στο οποίο καταλήγουµε είναι 

ότι τα διπολικά προέρχονται από αστέρια µεγαλύτερης µάζας σε σχέση µε τις άλλες 

δύο οµάδες. Επίσης προκύπτει ότι η αφθονία του Ο παραµένει σχεδόν σταθερή και 
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στους 3 διαφορετικούς µορφολογικούς τύπους ΠΝ, ενώ η αφθονία του Ν είναι 

µεγαλύτερη στα διπολικά και µικρότερη στα σφαιρικά.  

 

 Πίνακας 1.6  Μέσες τιµές της αφθονίας των στοιχείων ως προς την µορφολογία. 

Στοιχεία Κυκλικά Ελλειπτικά ∆ιπολικά 

<ε(Ηe)> 11.03±0.02 11.06±0.03 11.12±0.02* 

<ε(O)> 8.58±0.04 8.50±0.05 8.64±0.04 

<ε(N)> 7.91±0.09 8.02±0.16 8.59±0.06 

<ε(S)> 6.81±0.07 6.79±0.08 6.95±0.09 

<ε(Ar)> 6.23±0.06 6.19±0.08 6.46±0.09 

<ε(Ne)> 7.92±0.05 7.90±0.08 8.15±0.07 

<ε(Cl)> 5.02±0.07 5.16±0.19 5.33±0.14 

<ε(C)> 8.72±0.11 8.78±0.12 8.67±0.17 

<ε(Ηe)> 

 

0.102±0.010 

------- 

0.121±0.015 

------- 

0.136±0.010** 

0.150±0.040*** 

   *Phillips 2003 (75 ΠΝ), **Manchado 2003 (255 ΠΝ), *** Perinotto & Corradi 1998 

(15 διπολικά ΠΝ) 

 

Τα παρακάτω διαγράµµατα δείχνουν το κανονικοποιηµένο ποσοστό των ΠΝ 

για κάθε τιµή αφθονίας του Ο, του Ν και του He για τους τρεις µορφολογικούς 

τύπους. Η αφθονία του Ηe εµφανίζει την ίδια κατανοµή για τα κυκλικά και τα 

ελλειπτικά µε πιο πιθανή τιµή ε(Ηe)=11.00, ενώ τα διπολικά ΠΝ έχουν την τάση να 

εµφανίζουν αφθονία Ηe µεγαλύτερη από 11.00.  

Η αφθονία του Ο είναι σχεδόν η ίδια για τα κυκλικά και τα ελλειπτικά ΠΝ και 

έχουν πιο πιθανή τιµή ε(Ο)= 8.6, ενώ στην περίπτωση των διπολικών ΠΝ, η µέση 

τιµή είναι ε(Ο)= 8.8. Επίσης πρέπει να αναφέρουµε ότι το ποσοστό των ΠΝ είναι όλο 

και µεγαλύτερο για µεγαλύτερη αφθονία Ο και για τις τρεις κατηγορίες ΠΝ. 

Όσο αφορά το Ν, τα κυκλικά ΠΝ εµφανίζουν τιµή ε(Ν)~6.6, τα ελλειπτικά 

ε(Ν)~6.3 και τα διπολικά ε(Ν)~7.5. Συµπερασµατικά, τα “dredge-up”5 στάδια παίζουν 

                                                 
5 Τα dredge-up στάδια έχουν οριστεί ως 3 διαφορετικά στάδια εξέλιξης των αστεριών. Το 1ο 

dredge-up στάδιο συµβαίνει σε όλα τα αστέρια µε αρχική µάζα <2.3 M
�
, το 2ο σε αστέρια µε 

αρχική µάζα από 2.3 ως 8 M
�
ενώ το 3ο dredge-up στάδιο συµβαίνει κατά την διάρκεια που 

ένα αστέρι βρίσκεται στον ασυµπτωτικό κλάδο των γιγάντων (Renzini & Voli 1981, Iben & 

Renzini 1983 και Iben 1985). 
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πολύ σηµαντικό ρόλο στην εξελικτική πορεία των αστεριών στα διπολικά από ότι στα 

άλλα δύο, ενώ εµφανίζουν µέγιστη τιµή ε(Ν) στα 8.5, 9.5 και 9.5 αντίστοιχα (εικ. 

1.23, Phillips 2003).  

 

 

 

 
Εικόνα 1.23 Κατανοµή της αφθονίας του He, O και Ν, για ΠΝ µε διαφορετική µορφολογία 

(Κυκλικά, Ελλειπτικά και ∆ιπολικά; Phillips 2003). 

 

Ο λόγος N/O σχετίζεται µε την µάζα του προγενέστερου αστεριού βάσει της 

εξίσωσης 1.1. Στην εικόνα 1.24 εµφανίζεται η σχέση εξάρτησης του λόγου Ν/Ο µε 
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την αφθονία του He στα ΠΝ. Όσο αυξάνει η αφθονία του Ηe, τόσο αυξάνει και ο 

λόγος Ν/Ο. Όπως προβλέπεται από θεωρητικά εξελικτικά µοντέλα, η αύξηση των δυο 

στοιχείων ταυτόχρονα εξηγείται από το 3ο “dredge-up” στάδιο, όπου υπάρχει 

µεγαλύτερη παραγωγή Ηe και N µε ταυτόχρονη ελάττωση της ποσότητας C και του 

O. Κατά την διάρκεια του 3ου “dredge-up” σταδίου, οι κύκλοι CΝ και ΟΝ παίζουν πολύ 

σηµαντικό ρόλο, παράγοντας  περισσότερο Ν από την καύση του  C και του  Ο. 

 

  
Εικόνα 1.24 Λόγος Ν/Ο συναρτήσει της αφθονίας του Ηe. 

 

Στα επόµενα τρία διαγράµµατα (1.25, 1.26, 1.27) παρουσιάζονται οι κατανοµές 

της αφθονίας των στοιχείων στα ΠΝ παρουσιάζεται (Ratag et al. 1992). 

 

 
Εικόνα 1.25 Ιστόγραµµα κατανοµής των πλανητικών νεφελωµάτων σε 
σχέση µε την αφθονία του He (Ratag 1992). 

 

Η συνεχής γραµµή του ιστογράµµατος αντιπροσωπεύει τα ΠΝ στο Γαλαξιακό 

σφαιροειδές, ενώ η διακεκοµµένη γραµµή αντιπροσωπεύει τα ΠΝ στο δίσκο του 
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Γαλαξία (τα βελάκια υποδεικνύουν τις τιµές των στοιχείων που έχουν υπολογισθεί για 

τον Ήλιο).  

Η αφθονία του Ηe παίρνει τιµές µεταξύ 0.08 και 0.18 (ε(Ηe)=10.9 και 

ε(He)=11.26)6  µε πιο πιθανή τιµή 0.11 (ε(He)=11.05). Η µέση τιµή για τα ΠΝ στο 

Γαλαξιακό σφαιροειδές είναι υψηλότερη από αυτήν του δίσκου. Ο λόγος του σήµατος 

προς τον θόρυβο των γραµµών του He αυξάνει αναλογικά µε την ένταση των 

γραµµών, ενώ αντίστροφα, το σφάλµα της αφθονίας του στοιχείου µειώνεται µε την 

αύξηση της. 

 

Η µέση τιµή για την αφθονία του Ο στα ΠΝ του σφαιροειδούς είναι 20% 

µεγαλύτερη από αυτή του δίσκου. Επίσης παρατηρούµε ότι στις περισσότερες 

περιπτώσεις, είτε βρίσκονται στο σφαιροειδές είτε στο δίσκο, έχουν αφθονία Ο 

µικρότερη από εκείνη του Ήλιου. Το τυπικό σφάλµα στην αφθονία του Ο έχει 

προσδιοριστεί περίπου 30% για όλες τις τάξεις διέγερσης των ΠΝ. Παρόλα αυτά, το 

σφάλµα στα ΠΝ µε τάξη διέγερσης µεγαλύτερη από 7 είναι µεγαλύτερο του 30%, για 

τον λόγο ότι οι γραµµές εκποµπής ιόντων µεγαλύτερου βαθµού ιονισµού από το Ο+2, 

δεν είναι εύκολα παρατηρήσιµες. 

Η αφθονία του Ν και η τιµή του λόγου Ν/Ο προκύπτουν µεγαλύτερες για τα ΠΝ 

του σφαιροειδούς. Το σφάλµα στην µέτρηση της αφθονίας του Ν για τα µικρής, 

µεσαίας και υψηλής τάξεως διέγερσης ΠΝ είναι της τάξεως του 25%, 50% και 75%, 

αντίστοιχα. 

                                                 
6 ε(Χ)=log(X/H)+12 

           

 
Εικόνα 1.26 Ιστόγραµµα της κατανοµής των ΠΝ σε σχέση µε τη αφθονία  
του Ο (Ratag 1992). 
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Εικόνα 1.27 Ιστόγραµµα της κατανοµής των πλανητικών νεφελωµάτων σε 
συνάρτηση µε την αφθονία του (α) N  και (β) N/O (Ratag 1992). 
 

Μελέτες πάνω σε αστέρια, περιοχές Η ΙΙ και ΠΝ έδειξαν πως οι αφθονίες 

µετάλλων µειώνονται, αυξανοµένης της απόστασης από το Γαλαξιακό κέντρο (Ratag 

1990, Gehren et al. 1985, Luck 1982, Janes 1979, Pagel 1979, Peimbert & Torres-

Peimbert 1977). Επίσης, παρατηρήσεις διαφόρων αντικειµένων στο Γαλαξιακό 

σφαιροειδές (Rich 1988, Frogel & Whitford 1987) έχουν δείξει την ύπαρξη υψηλής 

µεταλλικότητας. Επιπλέον, έχει βρεθεί ότι η κλίση της αφθονίας των στοιχείων είναι 

αρκετά επίπεδη µετά από µια απόσταση 10 kpc (Maciel & Quireza 1999). Η εικόνα 

1.28 δείχνει την σχέση εξάρτησης της ποσότητας Ο µε την απόσταση R (όπου 

φαίνεται ότι η ποσότητα του Ο είναι µεγαλύτερη κοντά στο κέντρο του Γαλαξία).  

 

 
Εικόνα 1.28 Η αφθονία του Ο συναρτήσει της απόστασης από το κέντρο του Γαλαξία. 
Γεµάτοι κύκλοι (Maciel & Quireza 1999), άδειοι κύκλοι (Costa et al 2008). 
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Μελετώντας την αφθονία του S έχει βρεθεί ότι τα περισσότερα ΠΝ έχουν 

µικρότερη ποσότητα σε σχέση µε αυτήν στον Ήλιο, καταλήγοντας στο συµπέρασµα 

ότι είτε ο υπολογισµός της αφθονίας του S στο Ήλιο δεν είναι ακριβής και έχει 

υπερεκτιµηθεί, είτε ότι έχει µειωθεί η ποσότητα S στα ΠΝ λόγω της δηµιουργίας 

κόκκων σκόνης όπως MgS και FeS (Pottasch & Bernard-Salas 2006). Η αβεβαιότητα 

στον υπολογισµό της αφθονίας του S προκύπτει γιατί δεν παρατηρούµε γραµµές 

εκποµπής από τα πιο σηµαντικά ιόντα. Ο προσδιορισµός της ποσότητας του S γίνεται 

κυρίως µέσω των γραµµών εκποµπής από τα ιόντα S+2 και S+3. Σε αρκετά ΠΝ όµως 

δεν παρατηρούνται οι γραµµές εκποµπής από το ιόν S+2 αλλά µόνο από το S+3. 

Εποµένως η µόνη γραµµή για τον προσδιορισµό της αφθονίας του S στα ΠΝ είναι η 

[S III ] 6312 Å, η οποία δεν είναι ακριβής ή αξιόπιστη (Ratag et. al 1997) εξαιτίας των 

εξής παραγόντων: α) είναι αρκετά αµυδρή, β) εξαρτάται από την θερµοκρασία των 

ηλεκτρονίων και γ) έχει µεγάλο σφάλµα στην µέτρηση της. 

Ένα σηµαντικό πρόβληµα που επηρεάζει σηµαντικά τις γνώσεις µας γύρω από 

την αστρική εξέλιξη  στο στάδιο των ασυµπτωτικών γιγάντων, είναι ο µη ακριβής 

υπολογισµός της απόστασης των ΠΝ. Ο µη ακριβής υπολογισµός της έχει ως 

αποτέλεσµα, να προκύπτει µεγαλύτερο σφάλµα στον υπολογισµό άλλων παραµέτρων 

των ΠΝ, όπως η πυκνότητα των ηλεκτρονίων (ne), η µάζα και το µέγεθος τους. 

Εποµένως, είναι επιβεβληµένη η µελέτη ενός µεγάλου δείγµατος ΠΝ µε γνωστές 

αποστάσεις. Την καλύτερη δυνατή επιλογή αποτελούν τα πλανητικά νεφελώµατα στο 

Γαλαξιακό σφαιροειδές, καθώς βρίσκονται σε παρόµοια απόσταση.  

 

1.2.3.7 Θερµοκρασία και πυκνότητα των ηλεκτρονίων στα ΠΝ 

Μία πολύ σηµαντική παράµετρος που επηρεάζει έµµεσα τον υπολογισµό της 

αφθονίας των στοιχείων στα ΠΝ είναι η θερµοκρασία των ηλεκτρονίων Τe
7
. Η 

θερµοκρασία αυτή µπορεί να προσδιοριστεί απευθείας από το φάσµα ενός ΠΝ, 

υπολογίζοντας τον λόγο συγκεκριµένων γραµµών εκποµπής. Στο πλαίσιο 1.2 δίνονται 

οι κυριότεροι λόγοι των γραµµών από όπου µπορεί να προσδιοριστεί η τιµή της 

                                                 
7 Τα ηλεκτρόνια των ΠΝ προέρχονται από τον ιονισµό κυρίως του Η και He, λόγο 

αλληλεπίδρασης µε τα φωτόνια από το κεντρικό αστέρι (hv+H→p++e-). Το σύνολο των 

ηλεκτρονίων αυτών, χαρακτηρίζεται από κατανοµή ταχυτήτων κατά Maxwell και από την ίδια 

θερµοκρασία, η οποία συµβατικά ονοµάζεται ηλεκτρονιακή θερµοκρασία ή θερµοκρασία των 

ηλεκτρονίων. 
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θερµοκρασίας των ηλεκτρονίων στα ΠΝ ενώ στο παράρτηµα Β δίνονται όλοι οι λόγοι 

µε τους οποίους µπορούµε να υπολογίσουµε την θερµοκρασία των ηλεκτρονίων.  

Η θερµοκρασία των ηλεκτρονίων στα ΠΝ και στις περιοχές Η ΙΙ δεν εξαρτάται 

από την απόσταση σε σχέση µε το κεντρικό αστέρι. Αντιθέτως εξαρτάται από την 

επιφανειακή θερµοκρασία και την µεταλλικότητα του κεντρικού αστεριού. Επίσης 

καθώς η θερµοκρασία των ηλεκτρονίων µειώνεται, η αφθονία του Ο αυξάνει λόγω 

της περαιτέρω ψύξης του ΠΝ. 

Όπως φαίνεται από το πλαίσιο 1.2, ο υπολογισµός της θερµοκρασίας µπορεί 

να γίνει χρησιµοποιώντας ιόντα διαφορετικού βαθµού ιονισµού. Έχει βρεθεί, ότι η 

θερµοκρασία των ηλεκτρονίων µπορεί να διαφέρει έως και 40% χρησιµοποιώντας το 

[Ο ΙΙΙ] ή το [Ν ΙΙ] (Pena, Stasinska & Medina 2001). Η διαφορά αυτή εξηγείται 

λαµβάνοντας υπόψη, ότι το κάθε στοιχείο αναφέρεται σε συγκεκριµένη περιοχή του 

ΠΝ λόγω της διαφορετικής ενέργειας ιονισµού και δεν αναφέρεται σε όλο το ΠΝ.  Η 

εικόνα 1.29 παρουσιάζει την συνάρτηση της θερµοκρασίας των ΠΝ χρησιµοποιώντας 

[Ν ΙΙ] ή [Ο II] και [Ο ΙΙΙ] αντίστοιχα. Η θερµοκρασία των ηλεκτρονίων µετρούµενη 

χρησιµοποιώντας το απλά ιονισµένο άζωτο ή το απλά ιονισµένο οξυγόνο είναι 

συστηµατικά µεγαλύτερη από την θερµοκρασία που µετρήθηκε χρησιµοποιώντας το 

διπλά ιονισµένο οξυγόνο. Σε αντίθετα αποτελέσµατα καταλήγουµε αν µετρήσουµε τη 

θερµοκρασία των ηλεκτρονίων χρησιµοποιώντας το διπλά ιονισµένο θείο ή οξυγόνο, 

όπου προκύπτει συστηµατικά υψηλότερη στην περίπτωση του διπλά ιονισµένου 

οξυγόνου (εικ 1.30). 

 

       
Εικόνα 1.29 Η συνάρτηση της µετρούµενης θερµοκρασίας χρησιµοποιώντας το απλά 

ιονισµένο Ν ή Ο και το δίπλα ιονισµένο Ο (Osterbrock & Ferland 2005). 
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Εικόνα 1.30 Η συνάρτηση της µετρούµενης θερµοκρασίας χρησιµοποιώντας το διπλά 

ιονισµένο S και το δίπλα ιονισµένο O (Osterbrock & Ferland 2005). 

 

 

 

 

Οι Dopita & Sutherland (2000) χρησιµοποιώντας µοντέλα φώτο-ιονισµού 

έδειξαν ότι, λαµβάνοντας υπόψη το φωτοηλεκτρικό φαινόµενο που συµβαίνει στους 

κόκκους σκόνης, προκύπτει ότι η θερµοκρασία των ηλεκτρονίων είναι µεγαλύτερη 

από ότι θα συνέβαινε στην περίπτωση που δεν υπήρχε σκόνη.   

Εκτός από τον υπολογισµό της θερµοκρασίας, υπολογίζεται επίσης και η 

πυκνότητα των ηλεκτρονίων στα ΠΝ µέσω του λόγου των αντίστοιχων γραµµών 

Πλαίσιο 1.2 ∆ιαγνωστικά της θερµοκρασίας των ηλεκτρονίων 

                        Ιόν                                                λόγος των γραµµών 

[N II]    I(6548+6583) / I(5755) 

[O I]    I(6300+6363) / I(5577) 

          [O II]             I(3726+3729) / I(7320+7330) 

[O III ]    I(4959+5007) / I(4363)  

                   [Ne III ]            I(3869+3969) / I(3342) 

          [S II]    I(6716+6731) / I(4068+4076) 

[S III ]    I(9069+9532) / I(6312) 

                   [Ar IV ]            I(6102+6796) / I(4511) 
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εκποµπής. Στο πλαίσιο 1.3 δίνονται οι κυριότεροι λόγοι των γραµµών από όπου 

µπορεί να προσδιοριστεί η τιµή της πυκνότητας των ηλεκτρονίων στα ΠΝ, ενώ στο 

παράρτηµα Β δίνονται όλοι οι λόγοι µε τους οποίους µπορούµε να υπολογίσουµε την 

πυκνότητα των ηλεκτρονίων. Η εικόνα 1.31 δείχνει πως ο λόγος των εντάσεων των 

γραµµών εκποµπής των ιόντων S+1 και Ο+1 σχετίζεται µε την πυκνότητα των 

ηλεκτρονίων. Παρατηρούµε ότι η διαφορά στον υπολογισµό της πυκνότητας των 

ηλεκτρονίων µεταξύ των δύο ιόντων του S και Ο είναι µεγαλύτερη για µεγάλες τιµές 

πυκνότητας. 

 

 
Εικόνα 1.31 Ο λόγος των γραµµών εκποµπής του διπλά ιονισµένου O η S συναρτήσει της 

πυκνότητας των ηλεκτρονίων (Osterbrock & Ferland 2005). 

 

Η πυκνότητα των ηλεκτρονίων στα ΠΝ προκύπτει σχεδόν ίδια είτε 

χρησιµοποιούµε το ιόν του S είτε το ιόν του Ο (εικ 1.32). Επίσης εξαρτάται και από 

την διάµετρο των ΠΝ, δηλαδή, όσο µεγαλύτερη η διάµετρος του, τόσο µικρότερη η 

πυκνότητα των ηλεκτρονίων. Η εικόνα 1.33 παρουσιάζει την σχέση µεταξύ διαµέτρου 

και πυκνότητας ηλεκτρονίων. Με τρίγωνα παρουσιάζονται οι τιµές των ΠΝ µε 

κεντρικό αστέρι τύπου Wolf-Rayet, µε τετράγωνα παρουσιάζονται τα ΠΝ µε κεντρικό 

αστέρι το οποίο εκπέµπει ασθενείς γραµµές εκποµπής (weak emission lines) και µε 

κύκλους τα ΠΝ µε κεντρικό άστρο τύπου WC. Τα τυπικά ΠΝ παρουσιάζονται µε 

µαύρα σηµεία στο διάγραµµα.  
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Εικόνα 1.32 Η πυκνότητα των ηλεκτρονίων 

µετρηµένη χρησιµοποιώντας το διπλά 

ιονισµένο S και O. 

Εικόνα 1.33 ∆ιάγραµµα ακτίνας ΠΝ 

συναρτήσει της πυκνότητας των 

ηλεκτρονίων. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Οι σχέσεις που συνδέουν την ένταση των γραµµών εκποµπής µε την 

πυκνότητα και θερµοκρασία των ηλεκτρονίων δίνονται παρακάτω (Osterbrock & 

Ferland 2005): 

 

               e

e

e

32900
TI(4959)+I(5007) 7.73

=
NI(4363)

1+0.00045
T

⋅ e           (1.1) 

                          e

e

e

25000
TI(6548)+I(6584) 6.91

= e
NI(5755)

1+0.0025
T

⋅              (1.2) 

 

Πλαίσιο 1.3 ∆ιαγνωστικά της πυκνότητας των ηλεκτρονίων 

                  Ιόν                                        Λόγος των γραµµών 

              [Ν Ι]                         I(1749) / I(1752) 

              [Ο ΙΙ]   I(3726) / I(3729) 

              [S II]                       I(6716) / I(6731)                          

              [Ar IV ]                             I(4711) / I(4740) 
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Οι δύο σχέσεις έχουν διαφορετικό εύρος τιµών για την πυκνότητα αλλά ίδιο 

εύρος για την θερµοκρασία των ηλεκτρόνιων. Συγκεκριµένα για την σχέση 1.1, η 

πυκνότητα των ηλεκτρονίων παίρνει τιµές µεταξύ 100 cm-3 και 1000 cm-3 ενώ για την 

1.2 παίρνει τιµές µεταξύ 30 cm-3 και 300 cm-3, ενώ η θερµοκρασία των ηλεκτρονίων 

παίρνει τιµές από 7000 Κ έως 15000 Κ και για τις δύο σχέσεις. Η διαφορά στις τιµές 

της πυκνότητας των ηλεκτρονίων οφείλεται στο γεγονός ότι οι δύο αυτές σχέσεις 

αναφέρονται σε δύο διαφορετικά στοιχεία µε διαφορετικό βαθµό ιονισµού. Οι 

γραµµές εκποµπής του Ν είναι πιο έντονες στα εξωτερικά στρώµατα των ΠΝ, ενώ του 

διπλά ιονισµένου Ο στα εσωτερικά στρώµατα. Στην εικόνα 1.34 παρουσιάζονται τα 

ενεργειακά διαγράµµατα των σταθµών των απλά ιονισµένων S και Ο και οι γραµµές 

εκποµπής από τις οποίες προκύπτει η πυκνότητα των ηλεκτρονίων του νεφελώµατος. 

Τέλος, στα περισσότερα ΠΝ δεν αντιστοιχεί µόνο ένα ζεύγος τιµών για την 

πυκνότητα και την θερµοκρασία των ηλεκτρονίων, αλλά αντιθέτως µεταβάλλονται 

αρκετά, συναρτήσει της απόστασης από το κεντρικό αστέρι.   

 

 

 
Εικόνα 1.34 Αναπαράσταση των µεταβάσεων των γραµµών εκποµπή 

του απλά ιονισµένου οξυγόνου και θείου (Osterbrock & Ferland 2005). 
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1.2.4 Σύνοψη παραµέτρων νεφελωµάτων και κεντρικών 

αστεριών 

Αν και οι παράµετροι των νεφελωµάτων µεταβάλλονται πάρα πολύ κατά τη 

διάρκεια της ταχείας εξέλιξης των πυρήνων τους και εποµένως εξαρτώνται από την 

ηλικία, είναι δυνατό να συνοψιστούν οι τυπικές τους τιµές, οι οποίες αναφέρονται στα 

πλαίσια 1.4 και 1.5 (οι ελάχιστες και µέγιστες τιµές δίνονται σε παρενθέσεις;  

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Πλαίσιο 1.4 Παράµετροι πυρήνα Πλανητικού Νεφελώµατος 

Φάσµα: WR,WN, WC, O, Β.  

Ενεργός θερµοκρασία: 40,000 – 100,000 Κ (όρια: ∼ 25,000 Κ, ∼ 300,000 Κ) 

Φωτεινότητα: ×
�

∼
35 10 L  (όρια: 

� �
∼ ∼

410 L , 10  L ) 

Ακτίνα: όρια 
� �

∼ ∼0.005 R , 1.5 R  

Μάζα: 
�

∼ 0.6 M  (προγεννήτορες µεταξύ 
�

0.8 M  και −
�

6 8 M ) 

Απώλεια µάζας: − −−
� �

∼
10 710 M yr 10 M yr   

Βαρύτητα: log 3.0 7.5g −∼  

Kohoutek 2001 
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Πλαίσιο 1.5 Παράµετροι Νεφελώµατος 
• Μορφολογία: αντικείµενα κυρίως συµµετρικού σχήµατος (κυκλικοί ή ελλειπτικοί 
δίσκοι ή δαχτυλίδια, ορισµένες φορές διπολική δοµή µε ισηµερινούς δίσκους και 
συµπυκνώσεις στους πόλους), µε φαινοµενικά απότοµα εξωτερικά όρια, συχνά 
πολλαπλά κελύφη (κυρίως νεφέλωµα + αµυδρή εξωτερική δοµή ή άλως). Η 
µορφολογία εξαρτάται από το µήκος κύµατος (διαστρωµάτωση), και 
αντικατοπτρίζει επίσης την εσωτερική απορρόφηση και τον προσανατολισµό στο 
χώρο. Μερικά αντικείµενα έχουν κελύφη ουδέτερου υδρογόνου και µορίων. 
• Γωνιακή διάµετρος: ∼ 20″-40″, ανάλογα µε το µήκος 
• Φάσµα: 
γραµµές εκποµπής: 
α) γραµµές επανασύνδεσης κυρίως Η και He 
β) (κρουστικά διεγερµένες (απαγορευµένες) γραµµές C, N, O, Ne, Mg, Si, S, Cl, Ar 
γ) γραµµές φθορισµού (σπάνιες) Ο ΙΙΙ και Ν ΙΙΙ 
συνεχής εκποµπή: 
α) ελεύθερες-δέσµιες, ελεύθερες-ελεύθερες, δύο κβάντων διαδικασίες 
β) εκποµπή από κόκκους (σκόνη) 
γ) φάσµα εξαρτώµενο από τις συνθήκες διέγερσης (τάξη διέγερσης) 
δ) φθορισµό, χηµική σύνθεση 
• τάξεις διέγερσης: 0-10, κύρια κριτήρια: 
Ι([Ο ΙΙΙ] λ 5007 + λ 4959)/Ι(Ηβ) 
Ι(He ΙΙ λ 4686)/Ι(Ηβ) 
Ι([Ο ΙΙ] λ 3727)/Ι([Ο ΙΙΙ] λ 4959) 
• IR-φάσµα: γραµµές εκποµπής νεφελώµατος, συνεχές σκόνης, µορφές 
εκποµπής υπερύθρου 
• IR-ροές: ( ) ( ) ≤v vF 12µm F 25µm 0.35 , ( ) ( ) ≥v vF 25µm F 60µm 0.3 , Η2 

(ορισµένα αντικείµενα) 
• Ραδιοεκποµπή: συνεχές, κυρίως µόρια CO, OH 
• ∆ιαστάσεις: διάµετρος 0.1 pc - 0.2 pc (όρια: ∼ 0.005 pc ή ακόµα µικρότερο, 
∼ 7 pc) ανάλογα µε το µήκος κύµατος 
• Ηλεκτρονιακή πυκνότητα: −3 4 -310 10 cm  (αλλά < 3 -310 cm  για γηραιά 
αντικείµενα και > 4 -310 cm  για νεαρά αντικείµενα επίσης πιθανό) 
• Ηλεκτρονιακή θερµοκρασία: 9,000 Κ – 15,000 Κ (όρια: 8,000 Κ – 23,000 Κ) 
• Συνολική µάζα: 
ιονισµένο αέριο: −

� �
0.1 M 0.2 M  (όρια: 

� �
∼ ∼0.001 M , 1.0 M ) 

ουδέτερο αέριο + σκόνη: ορισµένες φορές υψηλότερη, πολύ διαφορετική 
µάζα σκόνης / µάζα αερίου ∼ 42 10−×  έως 23 10−×  
• Ταχύτητα διαστολής: µη-ισοτροπική, ∼ -125 kms  (όρια: -1 -14 kms ,60 kms , 

εξωτερικές συγκεντρώσεις έως και ∼ -1300 kms ) 
• Ηλικία: 0 - ∼100,000 έτη 
Kohoutek 2001 
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1.3 Σπειροειδείς Γαλαξίες 

Σε αυτή την παράγραφο παρουσιάζονται οι µελέτες και τα αποτελέσµατα που 

έχουν προκύψει µέχρι τώρα πάνω στους απλούς και ραβδωτούς σπειροειδείς 

γαλαξίες. Επίσης, γίνεται εκτενής αναφορά στις διαφορές που υπάρχουν µεταξύ τους, 

όπως και στα βασικά χαρακτηριστικά της ράβδου. Η εικόνα 1.35 δείχνει µία 

καλλιτεχνική αναπαράσταση του Γαλαξία ενώ η εικόνα 1.36 δείχνει τον ραβδωτό 

γαλαξία NGC 1300.  

 

  
Εικ 1.35 Καλλιτεχνική αναπαράσταση του 
Γαλαξία µε την ράβδο. 

Εικ 1.36 Ραβδωτός γαλαξίας NGC 1300 υπο 
µικρή κλίση. 

 

1.3.1 Εισαγωγή 

Οι πρώτες δοµές µεγάλης κλίµακας που σχηµατίστηκαν µετά από 

δισεκατοµµύρια χρόνια εξέλιξης του σύµπαντος, ήταν οι γαλαξίες. Οι γαλαξίες 

αποτελούν σύνολα δισεκατοµµυρίων αστεριών, διαφόρων φασµατικών τύπων και 

µεγεθών όπου συµπεριλαµβάνονται λευκοί νάνοι, αστέρια νετρονίων, µελανές οπές, 

περιοχές ιονισµένου µοριακού υδρογόνου (Η ΙΙ), υπολείµµατα υπερκαινοφανών 

αστέρων, πλανητικά νεφελώµατα, σκόνη και αέρια διαφόρων στοιχείων που έχουν 

εµπλουτίσει το µεσοαστρικό χώρο. Ένας από τους πρώτους επιστήµονες που 

µελέτησε και ταξινόµησε τους γαλαξίες ήταν ο Edwin Hubble (1889-1953). Το δικό 

µας Ηλιακό σύστηµα βρίσκεται σε ένα γαλαξία που έχει ονοµαστεί Milky Way. Ο 

Γαλαξίας µας είναι ένας τυπικός σπειροειδής γαλαξίας, µε διάµετρο 105 έτη φωτός 

(light years) 8 και 103 έτη φωτός πάχος. 

 

 

                                                 
8 Έτος φωτός ορίζεται η απόσταση που διανύει το φως σε ένα χρόνο και ισούται µε 
9.460.730.472.581 km ή 0.3066 pc 
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1.3.2 Ταξινόµηση των γαλαξιών  

Οι γαλαξίες ταξινοµούνται σε 2 µεγάλες κατηγορίες: τους κανονικούς, οι 

οποίοι παρουσιάζουν συµµετρία γύρω από το κέντρο τους, και τους άµορφους. Οι 

περισσότεροι γαλαξίες ταξινοµούνται ως κανονικοί και χωρίζονται σε δύο επιµέρους 

υποκατηγορίες, τους ελλειπτικούς και τους σπειροειδείς, ενώ ένα µικρό ποσοστό της 

τάξεως του 5% των γνωστών γαλαξιών είναι άµορφοι, δηλαδή µικροί γαλαξίες στη 

γειτονία µεγάλων γαλαξιών. Το ακανόνιστο σχήµα τους οφείλεται πιθανότατα στη 

βαρυτική επίδραση του συνοδού τους γαλαξία. 

Το 70% των γαλαξιών που έχουν παρατηρηθεί στο σύµπαν ταξινοµούνται ως 

σπειροειδείς (Shu 1991), όπως ο Γαλαξίας και ο γαλαξίας της Ανδροµέδας (ο 

κοντινότερος σε µάς γαλαξίας σε απόσταση ~2 ⋅ 106 έτη φωτός). Η εµφάνιση των 

σπειροειδών βραχιόνων οφείλεται στην διαφορική περιστροφή9 του δίσκου του 

γαλαξία (βλέπε §1.3.3.1) γύρω από το κέντρο του. Επίσης, σηµαντική διαφορά 

µεταξύ σπειροειδών και ελλειπτικών γαλαξιών αποτελεί η ποσότητα της σκόνης που 

περιέχουν, όπου στους σπειροειδείς γαλαξίες η συνολική µάζα της σκόνης είναι 

περίπου το 5% της συνολικής µάζας του, ενώ στους ελλειπτικούς είναι πολύ λιγότερο 

από 1%. Επιπρόσθετα, οι σπειροειδείς γαλαξίες έχουν πιο νεαρά αστέρια σε σχέση µε 

τους ελλειπτικούς και ταυτόχρονα ο ρυθµός δηµιουργίας νέων αστεριών είναι πολύ 

πιο υψηλός. Τα 2/3 των σπειροειδών γαλαξιών χαρακτηρίζονται ως ραβδωτοί – 

σπειροειδείς γαλαξίες (barred - spiral galaxies) λόγω της ύπαρξης δοµής σχήµατος 

ράβδου στην κεντρική τους περιοχή (Erwin 2005). Ο πίνακας 1.7 παρουσιάζει τους 

διάφορους µορφολογικούς τύπους γαλαξιών - η πιο διαδεδοµένη και αναλυτική 

µορφολογική ταξινόµηση των γαλαξιών έγινε από τον  Hubble (1926) (εικ. 1.37). 

 
 
                     Πίνακας 1.7  Μορφολογικοί τύποι γαλαξιών. 

1. Συνήθεις σπειροειδής: S ή SA, κεντρικό σφαιροειδές+ δίσκο 

2. Ραβδωτοί σπειροειδής: SB, κεντρικό σφαιροειδές + δίσκος + ράβδος 

3. Ελλειπτικοί : E, ελλειπτικό σχήµα  

4. Ακανόνιστοι : Ακανόνιστο γεωµετρικό σχήµα 

 

 

                                                 
9 ∆ιαφορική ορίζεται η περιστροφή ενός συστήµατος που περιστρέφεται µε διαφορετική 
γωνιακή ταχύτητα σε διαφορετικές αποστάσεις από το κέντρο. 
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Οι ελλειπτικοί γαλαξίες χωρίζονται µεταξύ τους σε πιο µικρές οµάδες ανάλογα 

µε την µορφολογία τους, όπου µπορεί να είναι σφαιροειδείς (Ε0) ή ελλειψοειδείς (Ε1-

Ε7) ανάλογα µε την ελλειπτικότητα τους. Οι γαλαξίες S0 και SB0 είναι µία ειδική 

οµάδα γαλαξιών µεταξύ των σπειροειδών και των ραβδωτών γαλαξιών, µε 

χαρακτηριστικά και από τις δύο οµάδες.  

Σύµφωνα µε την ταξινόµηση κατά Hubble, οι σπειροειδείς γαλαξίες χωρίζονται 

κυρίως στους προγενέστερους (early-type) και στους µεταγενέστερους (late-type) 

(εικ 1.37). Οι προγενέστεροι γαλαξίες περιλαµβάνουν τους τύπους Sa-Sb (απλοί 

σπειροειδείς) και SBa-SBb (ραβδωτοί σπειροειδείς), ενώ οι µεταγενέστεροι τους Sc-Sd 

(απλοί σπειροειδείς) και SBc-SBd (ραβδωτοί σπειροειδείς). Όσο µεγαλύτερο είναι το 

γαλαξιακό σφαιροειδές τόσο πιο “κλειστές” και πιο “τυλιγµένες” είναι οι σπείρες γύρω 

από την κεντρική τους περιοχή. Οι γαλαξίες τύπου Sa και SBa τείνουν να έχουν 

µεγάλα σφαιροειδή σε σύγκριση µε τους γαλαξίες τύπου Sc και SBc οι οποίοι 

εµφανίζουν είτε µικρά σε µέγεθος σφαιροειδή, είτε δεν εµφανίζουν καθόλου. Το κατά 

πόσο “κλειστές” ή, αντίθετα, “τυλιγµένες” είναι οι σπείρες σε ένα γαλαξία εξαρτάται 

επίσης και από το ποσοστό του αερίου στο γαλαξιακό σφαιροειδές (Shu 1991, Sidney 

1998). 

Οι Shapley και Paraskevopoulos (1940) θεώρησαν ότι χρειάζεται ένας 

επιπλέον διαχωρισµός των γαλαξιών, καταλήγοντας έτσι στην ακολουθία: S0-Sa-Sb-

Sc-Sd-Ir, ενώ ο Ηolmberg (1958) προχώρησε ένα βήµα παραπέρα χωρίζοντας τους 

γαλαξίες τύπου Sb και Sc σε δύο µικρότερες οµάδες, Sb+ - Sb- και Sc+ - Sc- 

αντίστοιχα. Ο de Vaucouleurs (1959) υπέθεσε την εξής ακολουθία ταξινόµησης: S0-

Sa-Sb-Sc-Sd-Sm-Im (όπου το m αναφέρεται σε γαλαξίες Μαγγελανικού τύπου (MCs), 

δηλαδή άµορφους γαλαξίες µε κάποια σπειροειδή δοµή). Στους πίνακες 1.8, 1.9 

παρουσιάζεται η διαφορά χρώµατος των γαλαξιών ως προς την µορφολογία τους 

    

Εικ 1.37 Μορφολογική ταξινόµηση των γαλαξιών κατά Hubble (Sindey 1998). 



Η εξέλιξη των αστέρων 
 

Άκρας Σταύρος 
 

50 

κατά Holmberg και de Vaucouleurs, όπου οι προγενέστεροι γαλαξίες έχουν 

περισσότερα γηραιά αστέρια σε σχέση µε τους µεταγενέστερους οι οποίοι έχουν 

κυρίως νεαρά αστέρια, ενώ ταυτόχρονα εµφανίζουν και µεγαλύτερη ποσότητα 

σκόνης (Sidney 1998). 

 

Πίνακας 1.8  Μέσος δείκτης χρώµατος των γαλαξιών συναρτήσει την ταξινόµηση 
του Holmberg. 

 

 E Sa Sb- Sb+ Sc- Sc+ Ir 

<C> 0.77 0.53 0.48 0.38 0.24 0.17 0.12 

      Sidney 1998 

 

Πίνακας 1.9  Μέσος δείκτης χρώµατος των γαλαξιών βάσει της ταξινόµησης του de 

Vaucouleurs. 

 E S0 Sa Sb Sbc Sc Sm/Im 

<B-V> 0.92 0.92 0.82 0.81 0.63 0.52 0.50 

<U-B> 0.50 0.48 0.28 0.27 -0.02 -0.12 -0.20 

   Sidney 1998 

 

Η ύπαρξη της ράβδου στους σπειροειδείς γαλαξίες επηρεάζει την δυναµική 

του δίσκου, του σφαιροειδούς και γενικά όλου του γαλαξία, δηµιουργώντας νέες 

τροχιές αστέρων στο δίσκο και κάνοντας ευκολότερη την µεταφορά µεγάλων 

ποσοτήτων µάζας (σκόνη και αέρια) από τα εξωτερικά µέρη του γαλαξία προς το 

κέντρο τους. Παρατηρήσεις στο µονοξείδιο του άνθρακα (CO, J=1-0) σε ραβδωτούς 

γαλαξίες έδειξαν ότι έχουν µεγαλύτερη συγκέντρωση µοριακού αερίου στην κεντρική 

τους περιοχή σε σχέση µε τους µη ραβδωτούς γαλαξίες καταλήγοντας στην υπόθεση, 

ότι η ράβδος λειτουργεί ως µέσο µεταφοράς του µοριακού αερίου από τις εξωτερικές 

περιοχές του γαλαξία στο κέντρο του (Sakamoto 1999). Η ένταση της ακτινοβολίας 

της ράβδου στους προγενέστερους γαλαξίες αντιστοιχεί στο 1/3 της συνολικής 

έντασης όλου του γαλαξία, ενώ στους µεταγενέστερους αντιστοιχεί µόνο σε ένα 

µικρό ποσοστό της συνολικής έντασης, καταλήγοντας έτσι στο συµπέρασµα ότι η 

ράβδος στους προγενέστερους γαλαξίες περιέχει περισσότερα αστέρια και έχει 

εξελιχθεί αρκετά στο χρόνο (Shu 1991, Sidney 1998). 
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1.3.3 Σχηµατισµός των σπειροειδών γαλαξιών 

       Η µελέτη των σπειροειδών γαλαξιών γίνεται σε διάφορα µήκη κύµατος του 

ηλεκτροµαγνητικού φάσµατος όπως το οπτικό, το ραδιοφωνικό και το υπέρυθρο 

µελετώντας διαφορετικά µέρη του γαλαξία κάθε φορά. Είναι κοινά αποδεκτό ότι οι 

σπειροειδείς γαλαξίες αποτελούνται από µία κεντρική περιοχή που ονοµάζεται 

γαλαξιακό σφαιροειδές, ένα δίσκο αστεριών, ένα δίσκο σκόνης, την άλω και µία µη-

συµµετρική δοµή στην κεντρική του περιοχή (ράβδος) (βλέπε §1.3.5.2). Στο δίσκο 

του γαλαξία βρίσκονται κυρίως αστέρια πληθυσµού Ι (νεαρά άστρα µε µεγάλη 

αφθονία σε βαρέα στοιχεία) και ΙΙ (γηραιά αστέρια µε µικρή αφθονία σε βαρέα 

στοιχεία) ενώ στο Γαλαξιακό σφαιροειδές βρίσκονται αστέρια Πληθυσµού ΙΙ. Η άλως 

του γαλαξία αποτελείται κυρίως από αστέρια πληθυσµού ΙΙ, καταλήγοντας στο 

συµπέρασµα ότι όλα τα παραπάνω αποτελούν ξεχωριστά αλλά αλληλένδετα 

συστήµατα ενός γαλαξία (Shu 1991). 

 

1.3.3.1 Σχηµατισµός των σπειροειδών βραχιόνων και της ράβδους 

Το κυρίαρχο στοιχείο του δίσκου σε ένα απλό σπειροειδή ή ραβδωτό σπειροειδή 

γαλαξία είναι η διαφορική του περιστροφή. Τα αστέρια του δίσκου κινούνται σχεδόν 

κυκλικά γύρω από το κέντρο του γαλαξία, αλλά µε διαφορετικές ταχύτητες. Τα 

εσωτερικά αστέρια χρειάζονται λιγότερο χρόνο για µία περιστροφή σε σχέση µε τα 

εξωτερικά. Τα βασικά θεµέλια για την κατανόηση των τροχιών των αστεριών στο 

γαλαξιακό δίσκο τέθηκαν από τον Bertil Lindblad, ενώ οι Lin και Shu, το 1963, 

πρότειναν ότι η σπειροειδής δοµή είναι ένα κυµατικό φαινόµενο. Κάθε σπείρα 

αποτελεί ένα κύµα πυκνότητας, µε δεδοµένο πλάτος και ταχύτητα περιστροφής (Ωp), 

διαφορετική από την ταχύτητα περιστροφής του ίδιου του δίσκου (Ω). 

 Χρησιµοποιώντας δυναµικά µοντέλα γαλαξιών βρέθηκε η ύπαρξη συντονισµών 

(resonances) στους γαλαξιες, στους όποίους οφείλεται η δηµιουργία της ράβδου, των 

σπειρών στο δίσκο των γαλαξιών, των «δαχτυλιδιών» γύρω απο τους γαλαξίες (εικ. 

1.38), του µήκους της ράβδου, και της κατανοµής της σκόνης (Binney & Tremaine 

2008). 

Η ταχύτητα περιστροφής του δίσκου του γαλαξία και το κύµα πυκνότητας 

συνδέονται µε την σχέση Ωp=Ω-(
n
m )·κ, όπου για n=0 έχουµε “corotation” 
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συντονισµό ή “corotation” ακτίνα (RCR
 10), για n=1 και m=2 έχουµε εσωτερικό 

συντονισµό Lindblad ή ILR11 και για n=-1 και m=2  έχουµε εξωτερικό συντονισµό 

Lindblad ή OLR12. (Binney & Tremaine 2008). Η “corotation” ακτίνα δίνει ένα άνω 

όριο για το µήκος της ράβδου όπου εσωτερικά της ακτίνας αυτής, τα αστέρια 

εκτελούν σταθερές τροχιές δηµιουργώντας την δοµή της ράβδου. Ο λόγος της 

“corotation” ακτίνας προς το µήκος της ράβδου αποτελεί ένα δείκτη της ταχύτητας 

περιστροφής της ράβδου (γρήγορη περιστροφή: R=RCR/abar~1.0-1.4, αργή 

περιστροφή: R=RCR/abar>1.7-1.8) σε σχέση µε τον δίσκο του γαλαξία, ενώ δυναµικά 

µοντέλα ραβδωτών σπειροειδών γαλαξιών έχουν δείξει ότι οι περισσότεροι γαλαξίες 

έχουν λόγο ίσο R=RCR/abar~1.2 (Binney & Tremaine 2008). 

Ο προσδιορισµός της “corotation” ακτίνας από παρατηρήσεις σε ραβδωτούς 

γαλαξίες είναι αρκετά δύσκολος, παρόλα αυτά έχουν αναπτυχθεί µέθοδοι για τον 

υπολογισµό της, όπως: 

• ελαχιστοποίηση του ρυθµού δηµιουργίας νέων αστέρων στην “corotation” 

ακτίνα, 

• χρησιµοποίηση δυναµικών µοντέλων. 

 

       
Εικ 1.38 Ο γαλαξίας NGC 6872 έχει ταξινοµηθεί ώς SBb. Ο σχηµατισµός 
του δαχτυλιδιού γύρω από την ράβδο είναι εµφανής. 

                                                 
10 Corotation ακτίνα (RCR) ορίζεται ως η ακτίνα του δίσκου του γαλαξία στην οποία η ταχύτητα 
περιστροφής του δίσκου είναι ίση µε την ταχύτητα περιστροφής του συστήµατος αναφοράς 
που χρησιµοποιείται. 
11 ILR ή inner Lindblad resonance ακτίνα ορίζεται ως η ακτίνα από το κέντρο του γαλαξία 
µέχρι τους συντονισµούς όπου η ταχύτητα περιστροφής (speed pattern) ισούται µε  Ωp=Ω-
*κ/2. 
12 OLR ή outer Lindblad resonance ακτίνα ορίζεται ως η ακτίνα από το κέντρο του γαλαξία 
µέχρι τους συντονισµούς όπου η ταχύτητα περιστροφής (speed pattern) ισούται µε  
Ωp=Ω+*κ/2. 
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 Το 1/3 των ραβδωτών γαλαξιών εµφανίζουν και µία δεύτερη µικρότερη 

ράβδο, η οποία τροφοδοτεί µε υλικό µία µελανή οπή στο κέντρο των AGN γαλαξιών. 

Η δεύτερη αυτή ράβδος µπορεί να περιστρέφεται πιο γρήγορα από την κύρια ράβδο 

και τον ίδιο τον γαλαξία. Η βασική ιδέα είναι ότι η πρώτη ράβδος µεταφέρει υλικό 

από τα εξωτερικά στρώµατα (~5 kpc) σε µία περιοχή ακτίνας (~1 kpc), ενώ η 

δεύτερη τα µεταφέρει σε ακόµα πιο µικρή περιοχή ακτίνας ~100 pc (Binney & 

Tremaine 2008). 

 

1.3.4 Στατιστικές µελέτες της ράβδου των αστεριών 

Πολλές στατιστικές µελέτες έχουν γίνει πάνω στους ραβδωτούς γαλαξίες. Η 

πρώτη συστηµατική µελέτη ως προς το µέγεθος και το µήκος της ράβδου έγινε από 

τον Kormendy (1979), ο οποίος κατέληξε στο συµπέρασµα ότι το µήκος της ράβδου 

εξαρτάται από την λαµπρότητα του γαλαξία, ενώ οι Laurikainen et al. (2002) 

µελετώντας Seyfert γαλαξίες βρήκαν ότι τείνουν να έχουν µεγαλύτερη ράβδο από 

τους µη Seyfert γαλαξίες.  

Ένα πολύ ενδιαφέρον αποτέλεσµα είναι ότι το µέγεθος και το µήκος της 

ράβδου εξαρτώνται από τον τύπο του γαλαξία, προγενέστερο ή µεταγενέστερο. 

Στους πρώτους, βρέθηκε ότι η µέση τιµή του µήκους της ράβδου είναι ίση µε 3.3 

kpc, µε εύρος τιµών που κυµαίνεται από 1 έως 10 kpc, ενώ στους δεύτερους είναι 1.5 

kpc και το εύρος τιµών κυµαίνεται από 0.5 ως 3.5 kpc (Erwin 2005).  Ως προς το 

µέγεθος των γαλαξιών, δηλαδή το χαρακτηριστικό µήκος της κατανοµής των 

αστεριών (scale length, hs), το µήκος της ράβδου αντιστοιχεί σε 1.4 hs, µε εύρος 

τιµών από 0.5 hs έως 2.5 hs για τους προγενέστερους, ενώ στους µεταγενέστερους 

από 0.2 hs έως 1.5 hs, µε µέση τιµή στα 0.6 hs (Erwin 2005). 

Επιπροσθέτως, η µέση τιµή του µήκους της ράβδου έχει υπολογιστεί 

σύµφωνα µε τους Marinova & Jogee (2007) ίση µε 4 kpc, ενώ σύµφωνα µε τους 

Delmestre et al (2007) στα 3.5 kpc. Οι παρατηρήσεις στο κοντινό υπέρυθρο έδειξαν 

ότι η µέση τιµή του µήκος της ράβδου βρίσκεται στα 4 kpc και ότι εκτείνεται στο 1/3 

του δίσκου (Delmestter et al. 2004). 

      Οι Gadotti και Souza (2006) µελετώντας 19 γαλαξίες βρήκαν µία συστηµατική 

απόκλιση στην διαφορά χρώµατος των ράβδων σε προγενέστερους και 

µεταγενέστερους γαλαξίες. Το συµπέρασµα στο οποίο κατέληξαν είναι ότι οι 

προγενέστερες ράβδοι (old bars) έχουν µεγαλύτερο µήκος και πιο γηραιά αστέρια 

από τις µεταγενέστερες ράβδους (young bars), οι οποίες εµφανίζουν νεαρά αστέρια. 

Καθώς η ράβδος εξελίσσεται στον χρόνο αυξάνει το µέγεθος της, συλλαµβάνοντας 
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περισσότερα αστέρια από τον δίσκο και εγκλωβίζοντάς τα στο δυναµικό της 

(Athanassoula & Misiriotis 2003, Athanassoula 2002 & 2003). Συγκρίνοντας 

παρατηρησιακά αποτελέσµατα µε προσοµοιώσεις ραβδωτών γαλαξιών, ο Erwin 

κατέληξε στο συµπέρασµα ότι τα µοντέλα µπορούν να αναπαράγουν ράβδους µε 

µήκος όσο των προγενέστερων γαλαξιών ή και µεγαλύτερο, αλλά σπάνια 

αναπαράγουν ράβδους µε µήκος συγκρίσιµο µε εκείνο των µεταγενέστερων 

γαλαξιών. Ο πίνακας 1.10 δίνει τις µέσες τιµές του µήκους της ράβδου για κάθε τύπο 

γαλαξία ξεχωριστά (Εrwin 2005). 

 

Πίνακας 1.10 Μέσες τιµές του µήκους της ράβδου ανάλογα µε την µορφολογία του 

γαλαξία. 

Τύπος Μέσο µήκος (kpc) Μήκος/scale length 
S0-Sb 3.7± 1.9 1.51± 0.56 
S0 3.6± 1.8 1.44± 0.42 

S0-Sa 4.8± 1.4 1.70± 0.44 
Sa 4.2± 2.6 1.63± 0.96 
Sab 5.0± 2.0 1.46± 0.64 
Sb 2.5± 1.1 1.38± 0.58 
SB 3.8± 1.8 1.50± 0.58 
SAB 3.5± 2.0 1.54± 0.49 

 

Το παρακάτω διάγραµµα δείχνει την µέση τιµή του µήκους και την ελλειπτικότητα 

της ράβδου για διαφορετικής µορφολογίας γαλαξίες (Barazza et al. 2009). Τα 

αποτελέσµατα για τους προγενέστερους γαλαξίες είναι σε πλήρη συµφωνία µε τα 

αποτελέσµατα του Erwin (2005). Αντιθέτως, στην περίπτωση των µεταγενέστερων 

γαλαξιών, η µέση τιµή της ράβδου βρέθηκε µεγαλύτερη από ότι στην µελέτη του 

Erwin.  

 
Εικ 1.39 Το µέσο µήκος της ράβδου και η µέση ελλειπτικότητα συναρτήσει της  
µορφολογίας τους. 
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Η ελλειπτικότητα της ράβδου βρέθηκε µεγαλύτερη κατά 0.2 στους 

µεταγενέστερους σε σχέση µε τους προγενέστερους γαλαξίες και αυτό έρχεται σε 

συµφωνία µε την άποψη ότι τα σφαιροειδή των προγενέστερων γαλαξιών είναι 

µεγαλύτερα και πιο λαµπρά. 

 Η εικόνα 1.40 δείχνει τη κατανοµή του µήκους και της ελλειπτικότητας της 

ράβδου σύµφωνα µε την έρευνα του Barazza et al. (2009). Παρατηρείται ότι το 

µήκος της ράβδου παίρνει τιµές από 1 kpc µέχρι 10 kpc, µε πιο πιθανή τιµή ανάµεσα 

στα 3 µε 4 kpc. Τα αποτελέσµατα αυτά είναι σε συµφωνία µε τα αποτελέσµατα του 

Erwin (2005). 

 

 
Εικ 1.40 Το µέσο µήκος και η µέση ελλειπτικότητα της ράβδου συναρτήσει της µορφολογίας 

τους. 

 

 Στα παρακάτω ιστογράµµατα παρουσιάζεται η κατανοµή, του µήκους της 

ράβδου σε kpc, του µήκους της ράβδου ως προς το χαρακτηριστικό µήκος, της 

ελλειπτικότητας και του εκθέτη c της ράβδου σ’ ένα δείγµα περίπου 300 ραβδωτών 

γαλαξιών από την έρευνα του Gadotti (2008). 

 Οι περισσότεροι γαλαξίες εµφανίζουν ράβδο µε µήκος από 3 έως 6 kpc, µε 

πιο πιθανή τιµή 4.5 kpc, και µε εύρος τιµών από 1.5 έως και 10 kpc -αποτελέσµατα 

τα οποία συµφωνούν απόλυτα εκείνα των Ewrin (2005) και Barazza et al. (2009).  Η 

πιο πιθανή τιµή της ελλειπτικότητας της ράβδου υπολογίστηκε γύρω στα 0.63, ενώ ο 

Barazza την είχε προσδιορίσει γύρω στο 0.5 µε 0.6, και ο εκθέτης c παίρνει τιµές 

µεταξύ 2 και 3.5 (Athanassoula 1990, Gadotti 2008).  
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Εικ 1.41 α) Η κατανοµή της ελλειπτικότητας της ράβδου, β) Η κατανοµή του µήκους της 
ράβδου, (γ) Η κατανοµή του µήκους της ράβδου κανονικοποιηµένη ως προς το 
χαρακτηριστικό µήκος του δίσκου και (δ) ως προς της ακτίνα του δίσκου r24 (το µέγεθος 
είναι 24 mag arcsec-1). 

 

Όπως φαίνεται από το διάγραµµα 1.41α, η ελλειπτικότητα της ράβδου 

εξαρτάται από τον εκθέτη c, ο οποίος καθορίζει την µορφολογία της ράβδου. Όσο 

αυξάνει η ελλειπτικότητα τόσο αυξάνει και η παράµετρος c, κάνοντας την ράβδο να 

έχει πιο τετράγωνη µορφολογία. 

 Μία επίσης πολύ σηµαντική παράµετρος είναι η ανθεκτικότητα της ράβδου 

(bar strength) για την οποία έχουν αναπτυχθεί αρκετές µέθοδοι υπολογισµού. Η πιο 

διαδεδοµένη παράµετρος είναι η Qg, η οποία ορίστηκε από τους Buta & Block (2001) 

ώστε να είναι δυνατός ο υπολογισµός εικόνων στο κοντινό υπέρυθρο. Με την 

παραπάνω, συνδέεται η παράµετρος fbar (Abraham & Merrifield 2000) που χρησιµεύει 

στον υπολογισµό της ανθεκτικότητας της ράβδου στο οπτικό µέρος του φάσµατος. Η 

µέση τιµή της παραµέτρου fbar για τους φακοειδείς (lenticular), προγενέστερους  και 

µεταγενέστερους γαλαξίες βρέθηκε ίση µε 0.16, 0.19 και 0.20 αντίστοιχα (Das et al 

2003, Barazza 2008).   

Το γινόµενο της ελλειπτικότητας µε τον εκθέτη (ε⋅c) εκφράζει επίσης την 
ανθεκτικότητα της ράβδου. Όπως προβλέπεται από θεωρητικά µοντέλα, όσο 

µεγαλύτερη τόσο πιο ανθεκτική είναι η ράβδος (εικ 1.41β). Η ράβδος καθώς 

εξελίσσεται στο χρόνο αυξάνει το µήκος και την ανθεκτικότητά της ενώ επειδή 

εξελίσσεται ταυτόχρονα µε το σφαιροειδές στον χρόνο, επηρεάζει το ένα την 

δυναµική  εξέλιξη του άλλου. Καθώς το µήκος της ράβδου µεγαλώνει µε τον χρόνο, 

εγκλωβίζοντας έτσι όλο και περισσότερα αστέρια από τον δίσκο και το σφαιροειδές, η 
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λαµπρότητα της γίνεται όλο και µεγαλύτερη σε σχέση µε την συνολική λαµπρότητα 

του γαλαξία (εικ. 1.42). 

 

 
Εικ 1.41 α) ∆ιάγραµµα της ελλειπτικότητας συναρτήσει του εκθέτη c, β) ∆ιάγραµµα σχέσης 
του µήκους της ράβδου κανονικοποιηµένη ως προς το r24 συναρτήσει του γινοµένου ε·c. 
 

 

            
Εικ 1.42 ∆ιάγραµµα της συναρτησιακής σχέσης του µήκους της ράβδου κανονικοποιηµένη ως 
προς το r24  και του λόγου της λαµπρότητας της ράβδου ως προς την συνολική λαµπρότητα 
του γαλαξία.  

 

 

Από το σύνολο των στατιστικών µελετών για τους ραβδωτούς γαλαξίες, 

καθίσταται εµφανές ότι οι µεταγενέστεροι γαλαξίες έχουν µεγαλύτερη λαµπρότητα 

και 2 ή 3 φορές µικρότερη ράβδο από τους προγενέστερους γαλαξίες. Τα παρακάτω 

ιστογράµµατα δείχνουν την κατανοµή των ραβδωτών και των µη-ραβδωτών 

γαλαξιών ως προς το απόλυτο µέγεθός τους και την διάφορα χρώµατος U-V.   
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Εικ 1.43 Κατανοµή των ραβδωτών και µη-ραβδωτών γαλαξιών ως προς το απόλυτο  

µέγεθος τους. 

 

 
Εικ 1.44 Κατανοµή των ραβδωτών και µη-ραβδωτών γαλαξιών ως προς την διαφορά 
χρώµατος U-V. 

 

Οι ράβδοι στους µεταγενέστερους γαλαξίες εµφανίζουν περιοχές δηµιουργίας 

νέων αστεριών σε όλο το µήκος της ράβδου, ενώ αντίθετα στους προγενέστερους 

γαλαξίες οι περιοχές αυτές εµφανίζονται κυρίως στην κεντρική περιοχή της ράβδου 

καθώς και στα άκρα της. Συµπερασµατικά, οι ράβδοι των µεταγενέστερων γαλαξιών 

είναι σχετικά πιο πρόσφατα δηµιουργηµένες σε σχέση µε τις ράβδους των 

προγενέστερων γαλαξιών.  

O Aguerri (2009) χρησιµοποιώντας ένα µεγάλο πλήθος γαλαξιών σε µορφή 

δίσκου και προσαρµόζοντας σε αυτούς ελλείψεις, επιβεβαίωσε την ύπαρξη ράβδου 

στο 29% των φακοειδών γαλαξιών, στο 55% των προγενέστερων και στο 45% των 

µεταγενέστερων γαλαξιών. Το συνολικό ποσοστό των ραβδωτών γαλαξιών στο 

τοπικό σύµπαν βρέθηκε ίσο περίπου 45% (Aguerri et al. 2009), ενώ χρησιµοποιώντας 

το φίλτρο R βρέθηκε ίσο µε 50% (Barazza et al. 2008), στο Β φίλτρο µε 44% 

(Marinova & Jogee 2007) και στο Ι φίλτρο µε 47% (Reese 2007). 
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 Οι γαλαξίες µε ενεργούς πυρήνες (AGNs) εµφανίζουν και αυτοί ράβδους στην 

κεντρική τους περιοχή, κυρίως νεοσύστατες, συµπεραίνοντας ότι οι ράβδοι 

τροφοδοτούν τον ενεργό πυρήνα µε µάζα, σε µικρό χρονικό διάστηµα της τάξεως 109 

χρόνια ή και λιγότερο. Η διαφορά χρώµατος της ράβδου µεταξύ γαλαξιών µε ενεργό 

και µη ενεργό πυρήνα βρέθηκε ίση µε ±1.63 0.11 και ±2.03 0.19 αντίστοιχα. 

 Μελέτες ραβδωτών γαλαξιών έχουν γίνει και στα υπέρυθρα µήκη κύµατος 

(12, 25, 60 και 100 µm) καθώς και στο µακρινό υπέρυθρο ώστε να βρεθούν τυχόν 

διαφορές µεταξύ ραβδωτών και µη – ραβδωτών γαλαξιών όσον αφορά τον ρυθµό 

δηµιουργίας νέων αστεριών (star formation rate - SFR). Οι λόγοι των ροών 

ακτινοβολίας στα 12, 25, 60 και 100 µm είναι οι πιο κατάλληλοι παράµετροι για να 

γίνει σύγκριση του ρυθµού δηµιουργίας νέων αστεριών µεταξύ ραβδωτών και µη 

ραβδωτών γαλαξιών. Βρέθηκε, ότι οι πρώτοι έχουν µεγαλύτερους λόγους  LFIR/LB και 

log(S25/S12) από τους  δεύτερους (Haung et al. 1996). Οι γαλαξίες που εµφανίζουν 

µεγάλο ρυθµό δηµιουργίας νέων αστεριών έχουν επίσης µεγαλύτερη και πιο 

ανθεκτική ράβδο. Οι Puxley et al. (1988) έκαναν την υπόθεση ότι γαλαξίες µε λόγο 

log(S12/S25)<~0.35 εµφανίζουν περισσότερες περιοχές δηµιουργίας νέων αστεριών. 

 Στα παρακάτω διαγράµµατα 1.45, 1.46, 1.47 και 1.48 παρουσιάζονται οι 

κατανοµές των λόγων LFIR/LB, log(S12/S25) και log(S60/S100) καθώς και η σχέση µεταξύ 

των λόγων log(S12/S25) και log(S60/S100) από ένα δείγµα 690 ραβδωτών γαλαξιών 

µορφολογικού τύπου SB και SAB και ένα δείγµα 450 µη-ραβδωτών γαλαξιών 

(Kandalian 1998). Οι µετρήσεις των ροών στα υπέρυθρα µήκη κύµατος 12, 25, 60 και 

100 µm έχουν γίνει από το IRAS. Η λαµπρότητα LFIR στο µακρινό υπέρυθρο 

υπολογίστηκε από την σχέση (Kandalian & Kalloghlian 1998).  

                     

                        

          = + + +FIR 60 100log(L ) 5 .595 2 log D l og(2 .58S S )     (1.3) 

 

όπου S60 και S100 είναι η ροή ενέργειας στα µήκη κύµατος 60 και 100 µm σε mJansky 

και D η απόσταση του γαλαξία σε Mpc, ενώ η λαµπρότητα στο οπτικό υπολογίστηκε 

από την σχέση (Kandalian & Kalloghlian 1998):  

 

                               = + −B Tlog(L ) 12.164 2 log D 0 .4B                   (1.4) 
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 Στον πίνακα 1.11 παρουσιάζονται οι µέσες τιµές των λόγων των ροών ακτινοβολίας 

log(S12/S25), log(S60/S100), log(LFIR/LB) και LFIR για διάφορους µορφολογικούς τύπους 

γαλαξιών (Kandalian & Kalloghlian 1998).  

 

Πίνακας 1.11 Μέσες τιµές των λόγων log(S12/S25), log(S60/S100), log(LFIR/LB) 

και LFIR για διαφορετικής µορφολογίας γαλαξίες. 

Μορφολογία 

Hubble 

log(S12/S25) log(S60/S100) log(LFIR/LB) LFIR 

SB0-SBa -0.310 -0.404 -0.724 9.442 

S0/a-Sa -0.206 -0.438 -0.658 9.425 

SBb-SBc -0.211 -0.464 -0.697 9.701 

Sb-Sc -0.144 -0.501 -0.682 9.696 

SA+SAB -0.241 -0.443 -0.769 9.425 

SA -0.161 -0.484 -0.717 9.504 

 

Οι ραβδωτοί γαλαξίες φαίνεται να έχουν µικρότερο λόγο log(S12/S25) και µεγαλύτερο 

λόγο log(S60/S100) σε σχέση µε τους µη-ραβδωτούς, υποδηλώνοντας ότι ο ρυθµός 

δηµιουργία νέων αστεριών είναι υψηλότερος στους ραβδωτούς γαλαξίες. Οι σχέσεις 

που συνδέουν τους λόγους των ροών ενέργειας είναι: 

 

                                    

= − −

= − −
12 25 60 100

12 25 60 100

SB : log(S / S ) 0 .60 1 .04 log  (S / S )

SA: l og(S / S ) 0 .50 0.82 log  (S / S )
,                (1.5) 

 

 
Εικ 1.45 Κατανοµή ραβδωτών γαλαξιών ως προς τον λόγο log(LFIR/LB) (Kandalian & 
Kalloghlian 1998). 
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Εικ 1.46 Κατανοµή ραβδωτών (κύκλος) και µη-ραβδωτών (σταυρός) γαλαξιών ως προς  
τον λόγο log(S12/S25) (Kandalian & Kalloghlian 1998). 

 
 

 
Εικ 1.47 Κατανοµή ραβδωτών (κύκλος) και µη-ραβδωτών (σταυρός) γαλαξιών ως προς 
 τον λόγο log(S60/S100) (Kandalian & Kalloghlian 1998). 

  

 
Εικ 1.48 Η σχέση µεταξύ των λόγων log(S12/S25) και log(S60/S100) για ραβδωτούς  
(κύκλος) και µη-ραβδωτούς (σταυρός) γαλαξίες (Kandalian & Kalloghlian 1998). 
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1.3.5 Επιµέρους τµήµατα ενός ραβδωτού σπειροειδή 

γαλαξία 

 

1.3.5.1 Εισαγωγή 

 Για την λεπτοµερή µελέτη των σπειροειδών γαλαξιών έχουν αναπτυχθεί 

µοντέλα διάδοσης ακτινοβολίας (Xilouris et al. 1997, 1998, 1999). Για την κατασκευή 

ενός τέτοιου θεωρητικού µοντέλου που θα προσοµοιάζει σωστά ένα πραγµατικό 

γαλαξία, χρειάζεται: 

 

 α)  σωστή κατανοµή των αστεριών και της σκόνης, και 

 β)  αντιµετώπιση του προβλήµατος διάδοσης ακτινοβολίας. 

 

 Αρχικά, είχαν χρησιµοποιηθεί πολύ απλοϊκές κατανοµές για την περιγραφή 

των αστεριών και της σκόνης.  Στα πρώτα µοντέλα τα αστέρια κατανέµονταν 

οµοιόµορφα σε ένα άπειρο στρώµα, µε την σκόνη να παρεµβάλλεται σαν πέτασµα 

µπροστά από τα αστέρια, πράγµα που απέχει πολύ από την πραγµατικότητα αφού οι 

παρατηρήσεις δείχνουν ότι η σκόνη είναι αναµεµιγµένη µε τα αστέρια. Μία καλύτερη 

προσέγγιση, αλλά όχι αρκετά ακριβής, ήταν η υπόθεση ότι η σκόνη και τα αστέρια 

είναι αναµεµιγµένα σε ένα επίπεδο ανάµεσα σε 2 στρώµατα αστεριών. Τελικά, 

σύµφωνα µε τη πιο ρεαλιστική γεωµετρία (την οποία και χρησιµοποιούµε στο 

µοντέλο µας), τα αστέρια και η σκόνη κατανέµονται εκθετικά στο δίσκο του γαλαξία. 

 Έχοντας πλέον ορίσει τις κατανοµές των αστεριών και της σκόνης, προέκυψε 

η ανάγκη για µία µέθοδο επίλυσης του προβλήµατος της διάδοσης της ακτινοβολίας. 

Αρχικά, οι µέθοδοι που προτάθηκαν ήταν οι απλούστεροι δυνατοί, θεωρώντας ότι η 

σκόνη µόνο απορροφά, δηλαδή, χωρίς να λαµβάνεται υπόψη το φαινόµενο της 

σκέδασης. Ένα από τα µοντέλα που λαµβάνει υπόψη και το φαινόµενο της σκέδασης 

από την σκόνη είναι των Xilouris et al. (1997, 1999) (βλέπε §3.3 για πιο λεπτοµερή 

περιγραφή). 

 Παρακάτω, γίνεται λεπτοµερής περιγραφή των κατανοµών των αστεριών και 

της σκόνης στο δίσκο του γαλαξία, της κατανοµής του φωτός στο γαλαξιακό 

σφαιροειδές, όπως επίσης και της κατανοµής του φωτός που χρησιµοποιήθηκε  κατά 

τη περιγραφή της ράβδου των αστεριών στους ραβδωτούς σπειροειδής γαλαξίες. 
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1.3.5.2 Γαλαξιακό σφαιροειδές 

Το γαλαξιακό σφαιροειδές, που αποτελεί κατά κάποιο τρόπο την κεντρική 

περιοχή ενός γαλαξία, χωρίζεται σε τρεις τύπους ανάλογα την µορφολογία του. Το 

κλασσικό σφαιροειδές (classical), το σφαιροειδές τύπου κουτιού/φυστικού 

(boxy/peanut) και το σφαιροειδές σχήµατος δίσκου (disk-like) (Athanassoula et al. 

2003, 2005). Στο σηµείο αυτό πρέπει να επισηµανθεί ότι ο διαχωρισµός του 

γαλαξιακού σφαιροειδούς στις τρεις αυτές οµάδες γίνεται µόνο στους γαλαξίες 

εκείνους που παρατηρούνται από µεγάλη κλίση (edge-on13  γαλαξίες) (εικ. 1.49) ή 

την πρόοψη τους. 

 

 
Εικ 1.49 Παράδειγµα γαλαξία από µεγάλη κλίση ή πρόοψη (NGC 3628) 

 

Θεωρητικές µελέτες έχουν δείξει ότι η ράβδος εξελίσσεται δυναµικά µε τον 

χρόνο αυξάνοντας το µήκος και το πάχος της, δηµιουργώντας µε αυτό τον τρόπο µία 

δοµή της οποίας το ύψος είναι συγκρίσιµο µε το ύψος του δίσκου. Η συνύπαρξη ενός 

σφαιροειδούς και µίας ράβδου, έχει ως αποτέλεσµα να παρατηρείται ένα σφαιροειδές 

τύπου κουτιού/φυστικιού (Combes & Sanders 1981, Martinez-Valpuesta et al 2006) 

καθώς και πολύ αµυδρών δοµών σχήµατος «Χ». Οι δοµές αυτές αποτελούν µέρος της 

ράβδου ενός γαλαξία για τις οποίες θα γίνει αναλυτική αναφορά στις επόµενες 

παραγράφους. 

Οι κατανοµές των αστεριών που περιγράφουν ικανοποιητικά ένα σφαιροειδές, 

σύµφωνα µε τα θεωρητικά µοντέλα, είναι: ο νόµος R1/4 (de Vaucouleurs 1953, Young 

1976), ο νόµος των Hubble-Reynolds (Reynolds 1913, Hubble 1930), ο νόµος του 
                                                 
13 Edge-on γαλαξίες ονοµάζονται οι γαλαξίες που παρατηρούµε από µεγάλη γωνία ή 
παρατηρούµε την πρόοψη τους. Χωρίζονται επίσης σε δύο υποκατηγορίες, τους end-on και 
side-on. End-on είναι οι γαλαξίες στους οποίους παρατηρούµε τον µικρό άξονα της ράβδου (η 
ευθεία παρατήρησης είναι κάθετη στον µικρό άξονα της ράβδου) ή τον µεγάλο άξονα της 
ράβδου (η ευθεία παρατήρησης είναι κάθετη στον µεγάλο άξονα της ράβδου), αντίστοιχα.  
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Hernquist (Hernquist 1990) και ο εκθετικός νόµος (Andreadakis & Sanders 1994). 

Παρακάτω παρουσιάζονται οι κατανοµές που χρησιµοποιούνται στο µοντέλο διάδοσης 

ακτινοβολίας που χρησιµοποιήσαµε. 

 

 

                              
1 / 41 /4 -7 / 8

2 -3 /2
b u lg e

( - 7 .6 7 B )
b u lg e

,      H u b b le

,   R

I ( R )= I ( 1 + B )

I ( R )= I e B
,           (1.6) 

 

όπου 

• 
2 2 2b

a

e

 R z ( )
B

R

+
=  

• a και b είναι ο µεγάλος και µικρός άξονας του σφαιροειδούς. 

• Re
14 είναι η χαρακτηριστική ακτίνα του σφαιροειδούς.  

 

Η ύπαρξη µίας ράβδου αστεριών στο Γαλαξία επαληθεύτηκε από κινηµατική και 

φωτοµετρική µελέτη του σφαιροειδούς του Γαλαξίας. Οι Englmaier & Gerhard (1999) 

πρότειναν ότι το µήκος της ράβδου είναι 3.5 kpc, ενώ η γωνία µεταξύ του µεγάλου 

άξονα της ράβδου και της ευθείας παρατήρησης (γωνία θέσεως ή position angle) 

είναι µεταξύ 20 και 25 µοιρών. 

 

 

1.3.5.3 ∆ίσκος αστέρων 

Τα αστέρια των γαλαξιών κατανέµονται κυρίως πάνω σε µία επίπεδη δοµή 

γνωστή ως γαλαξιακός δίσκος. Παρατηρήσεις γαλαξιών έδειξαν ότι η επιφανειακή 

λαµπρότητα του δίσκου µπορεί να περιγραφεί από τη συνάρτηση: 

 

                           
−= d i s kR / R

d i s kI ( R ) I e                     (1.7) 

 

όπου Rdisk είναι η χαρακτηριστική ακτίνα της κατανοµής των αστεριών (scale length). 

Στην κάθετη διεύθυνση του γαλαξία (κάθετα στο γαλαξιακό επίπεδο), η επιφανειακή 

λαµπρότητα ακολουθεί µία παρόµοια συνάρτηση: 

                                                 
14 Ενεργός ακτίνα ορίζεται ως η ακτίνα της σφαίρας που εκπέµπει την µίση ακτινοβολία του 
σφαιροειδούς. 
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                          d i s k- z / z ( R )
d i s kI ( R , z ) = I ( R , 0 ) e   (1.8) 

 

όπου z είναι η απόσταση από το επίπεδο του δίσκου του γαλαξία, zdisk είναι το 

χαρακτηριστικό µήκος της κατανοµής των αστεριών στην κάθετη διεύθυνση για κάθε 

ακτίνα R (Freeman 1970, Wainscoat et al 1989). Η τιµή του zdisk εξαρτάται από την 

ηλικία των αστεριών στο γαλαξία. Επιπλέον, η κατανοµή των αστεριών στο δίσκο 

µπορεί να περιγραφεί από µία σχέση της µορφή sech2z (van der Kruit & Searle 1981). 

Οι δύο αυτές σχέσεις αναπαριστούν την κάθετη κατανοµή των αστεριών αρκετά 

ικανοποιητικά σύµφωνα µε τα παρατηρησιακά δεδοµένα.   

  

1.3.5.4 ∆ίσκος σκόνης 

Εκτός από τον δίσκο µε αστέρια, υπάρχει ένας ακόµα επιπλέον δίσκος µε 

σκόνη. Ο συντελεστής εξασθένησης της ένταση της ακτινοβολίας ακολουθεί την 

παρακάτω συνάρτηση: 

 

                            
− −

λ λκ = κ d is k ,d u s t d is k ,d u s tR /R |z|/ z
(R , z ) e         (1.9)                          

               

όπου Rdisk,dust και zdisk,dust είναι τα χαρακτηριστικά µήκη της κατανοµής της σκόνης 

στην ακτινική και στην κάθετη διεύθυνση (scale length, scale height). Ο συντελεστής 

κλ είναι ο συντελεστής εξασθένησης της έντασης του φωτός στο µήκος κύµατος λ, 

στο κέντρο του γαλαξία. Ο συντελεστής κλ (εκ
-1) συνδέεται µε την πυκνότητα των 

κόκκων της σκόνης n(R,z) µε την σχέση λ (R,z)=n(R,z) σκ ⋅ , όπου σ είναι η 

ενεργός διατοµή (cross section) των κόκκων σκόνης για σκέδαση και απορρόφηση. 

 Το οπτικό βάθος στο κέντρο ενός γαλαξία που παρατηρείται υπό µεγάλη κλίση 

βρίσκεται από την σχέση e
λ λ d λτ (0,0) 2 κ h τ= ⋅ ⋅ ≡  , ενώ για ένα γαλαξία που 

παρατηρείται κάθετα – δηλαδή υπό µικρή κλίση (face-on)15 (εικ. 1.50) βρίσκεται από 

την σχέση f
λ λ d λτ ( 0 ) 2 κ τz= ⋅ ⋅ ≡ . 

 

 

                                                 
15 face-on γαλαξίες ονοµάζονται οι γαλαξίες  στους οποίους παρατηρούµε την κάτόψη τους ή 
έχουν µικρή κλίση.  
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Εικ 1.50 Παράδειγµα σπειροειδούς 
γαλαξία µε µικρή κλίση ή η κάτοψη του 
(NGC 2339). Τον παρατηρούµε κάθετα 
στο γαλαξιακό επίπεδο. 

Εικ 1.51 Ραβδωτός γαλαξίας µε µικρή 
κλίση ή η κάτοψη του (NGC 7331). 

 
 
1.3.5.5 Ράβδος αστέρων 

Η παρατήρηση και µελέτη της ράβδου δεν είναι εύκολη υπόθεση ιδιαίτερα 

στους γαλαξίες µε µεγάλη κλίση, λόγω της εξασθένησης της έντασης του φωτός στο 

κέντρο των γαλαξιών, όπου η ποσότητα της σκόνης είναι πολύ µεγάλη. Η µελέτη της 

ράβδου γίνεται κυρίως σε ραβδωτούς γαλαξίες που παρατηρούνται κάθετα µε µικρή 

κλίση (εικ. 1.51), όπου είναι δυνατή η παρατήρηση της ράβδου ή η χρήση µοντέλων 

όπως τα δυναµικά µοντέλα τροχιών (Patsis et al. 2002) ή και οι προσοµοιώσεις Ν-

σωµάτων (Athanassoula 2002, 2003). 

Οι Patsis και Grosbol (1996), Patsis et al (2002a) και Patsis, Skokos, 

Athanassoula (2002) έχουν µελετήσει τις τροχιές των αστεριών χρησιµοποιώντας 

δυναµικά µοντέλα σε γαλαξίες µε µεγάλη ή µικρή κλίση. Ο συνδυασµός των τροχιών 

αυτών δηµιουργούν µια δοµή τριών διαστάσεων. Οι περισσότερες από αυτές τις 

τροχιές ανήκουν στην οικογένεια τροχιών x1 (Contopoulos 2002). Ο συνδυασµός 

τροχιών από διαφορετικές οικογένειες έχει ως αποτέλεσµα την δηµιουργία µίας 

συµπαγούς δοµής, από την εικόνα της οποίας µπορεί να βρεθεί ποιές ή πόσες τροχιές 

παίζουν σηµαντικό ρόλο στην δηµιουργία της. 

Στο σηµείο αυτό πρέπει να σηµειωθεί ότι υπάρχει µία σηµαντική διαφορά 

µεταξύ τροχιών από διαφορετικές οικογένειες (π.χ. το µήκος των άκρων των δοµών 

σχήµατος «Χ» είναι µεγαλύτερο στην οικογένεια τροχιών x1v5 από ότι στην 

οικογένεια τροχιών x1v1). Η διαφορά αυτή φαίνεται στις εικόνες 1.52α και 1.52β 

παρακάτω, οι οποίες δείχνουν την πρόόψη της ράβδου για τις δύο αυτές οικογένειες 

τροχιών.  
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Στην περίπτωση της οικογένειας των τροχιών x1v1 το µήκος αυτό αντιστοιχεί 

µόνο στο 45% του συνολικού µήκους της ράβδου, ενώ για την περίπτωση της 

οικογένειας των τροχιών x1v5 αντιστοιχεί στο 90% του συνολικού µήκους της 

ράβδου (Patsis & Xilouris 2006). 

 Χρησιµοποιώντας την τεχνική “unsharp masking” σε παρατηρησιακά 

δεδοµένα, για την οποία θα γίνει λεπτοµερέστερη αναφορά στο επόµενο κεφαλαίο, 

βρέθηκε ότι υπάρχει συµφωνία µεταξύ των µοντέλων και των παρατηρήσεων. 

Επιβεβαιώθηκε η ύπαρξη ευδιάκριτων δοµών σχήµατος «Χ» στο κέντρο των 

γαλαξιών, τα οποία µπορούν να εξηγηθούν από αστέρια παγιδευµένα γύρω από 

περιοδικές τροχιές. (Aronica et al 2003, 2004, Bureau et al 2004, Patsis & Xilouris 

2006). 

 

� Ποία όµως είναι η συνάρτηση η οποία µπορεί να περιγράψει 

ικανοποιητικά την τρισδιάστατη κατανοµή της λαµπρότητας 

των αστεριών σε µία ράβδο; 

 

 Μία υποψήφια συνάρτηση η οποία θα µπορούσε να περιγράψει την τρισδιάστατη 

κατανοµή  της λαµπρότητας των αστεριών της ράβδου θα ήταν η συνάρτηση 

δυναµικού του Ferrer (1877) (εξ 1.10): 

 

                                  
     

+ + =     
     

2 2 2
x y z

1
a b d

                        (1.10) 

 

 
Εικ 1.52 α) το προφίλ της οικογένειας των τροχιών χ1v1, β) το προφίλ της οικογένειας 
των τροχιών χ1v5. 
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Από παρατηρήσεις γαλαξιών µε µικρή κλίση βρέθηκε ότι η ράβδος των γαλαξιών στις 

2 διαστάσεις (xy επίπεδο) µπορεί να περιγραφεί από µία γενική έλλειψη (εξ. 1.11) 

(Athanassoula 1990), 

 

                                      
   

+ =   
   

c c
x y

1
a b

                                   (1.11) 

 

όπου: 

• a είναι ο µεγάλος άξονας της ράβδου 

• b είναι ο µικρός άξονας της ράβδου 

• c είναι ο εκθέτης που δείχνει το σχήµα της έλλειψης, για c=2 η εξίσωση 

(1.11) περιγράφει µία απλή έλλειψη (εικ. 1.53). 

 

 
Εικ 1.53 Πιθανές µορφές της εξίσωσης (1.11) για 
τρεις διαφορετικές τιµές του εκθέτη c.  

 

O µεγάλος και ο µικρός άξονας της έλλειψης συνδέονται µε την ελλειπτικότητα της 

ράβδου από τη σχέση: ε = −
b

1
a
. Αν και θα ήταν εύλογο να υποθέσει κανείς ότι η 

ελλειπτικότητα ε και ο εκθέτης c έχουν σταθερές τιµές για κάθε ράβδο σε ολόκληρο 

τον γαλαξία, δεν αποτελεί ασφαλής υπόθεση καθώς βρέθηκε ότι και οι δύο αυτές 

παράµετροι είναι συναρτήσεις της απόστασης από το κέντρο του γαλαξία. Τα 

παρακάτω διαγράµµατα (εικ 1.54) δείχνουν τις συναρτήσεις της ελλειπτικότητας και 

του εκθέτη c. 

Ο εκθέτης c παίρνει την µέγιστη τιµή του στα άκρα της ράβδου, όπου η 

µορφολογία του έχει πιο τετράγωνη µορφή και όχι ελλειψοειδή, ενώ το εύρος τιµών 

της κυµαίνεται από 2.0 έως 3.0  Αντιθέτως, η ελλειπτικότητα µειώνεται συναρτήσει 

της ακτίνας, ξεκινώντας από τιµές 0.9-0.8 (κυκλική µορφή) και καταλήγει στο 0.2 

(ελλειπτική µορφή). 
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Εικ 1.54 ∆ιαγράµµατα της παραµέτρου c και την ελλειπτικότητας ε συναρτήσει της  
απόστασης από το κέντρο του γαλαξία. 
 

1.3.5.6 Σπειροειδείς βραχίονες  

Οι γαλαξίες εµφανίζουν συνήθως και σπειροειδή µορφή ανεξαρτήτως της 

παρουσίας της ράβδου. Όπως έχει αναφερθεί και σε προηγούµενη παράγραφο, η 

σπειροειδής µορφή των γαλαξιών οφείλεται στην διαφορική περιστροφή του δίσκου 

του γαλαξία (βλέπε §1.3.3.1). Η ρεαλιστικότερη περιγραφή των σπειρών µπορεί να 

δοθεί από την σχέση: 

 

                           s

m
1 + w s in lo g ( R ) -m φ

ta n ( p )

  
  

  
               (1.12) 

 

η οποία περιγράφει το πλάτος των σπειροειδών διαταραχών πάνω στο δίσκο ενός 

γαλαξία (Binney & Merrifield 1998) 

 

• ws είναι το πλάτος των σπειρών. Στην περίπτωση όπου ισχύει ws=0, ο 

γαλαξίας δεν έχει σπειροειδή µορφολογία. 

• m είναι ο αριθµός των σπειρών 

• p περιγράφει την µορφολογία των σπειρών (pitch angle) 

 

και ταυτόχρονα περιγράφεται η κατανοµή σκόνης στις σπείρες των γαλαξιών: 

 

               
d

m
1 + w s i n l o g ( R ) - m φ

t a n ( p )

  
  

  
          (1.13) 
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όπου wd είναι το πλάτος των διαταραχών για την σκόνη. 

    Η εικόνα 1.55 δείχνει µία καλλιτεχνική αναπαράσταση του Γαλαξία µας όπου 

µπορούν να διακριθούν εύκολα οι 5 σπείρες (Εξωτερική, Περσέας, Τοξότης 

(Sagittarius), Γνώµων (Norma), Ασπίς (Scutum)-Κενταύρου), η ράβδος του γαλαξία 

καθώς και η θέση του Ηλιακού µας συστήµατος.  

 
 
 

 

 

 

 

 

 

 

   

 
Εικ 1.55 Καλλιτεχνική αναπαράσταση του Γαλαξίας µας µε τις σπείρες και την ράβδο. 
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Κεφάλαιο  2ο 

 

 

Πλανητικά νεφελώµατα στο Γαλαξιακό σφαιροειδές 

 

2.1 Εισαγωγή 

Τα Πλανητικά Νεφελώµατα (ΠΝ) παίζουν πολύ σηµαντικό ρόλο στην εξέλιξη 

των γαλαξιών, τόσο στον εµπλουτισµό του µεσοαστρικού χώρου µε στοιχεία όπως το 

He, το N, το S και το O όσο και στη δηµιουργία νέων αστεριών (Beaulieu et al. 

2000).  

Ειδικότερα, η µελέτη των ΠΝ του Γαλαξιακού σφαιροειδούς είναι πολύ 

σηµαντική γιατί θεωρούνται οι καλύτεροι «ιχνηλάτες» (tracers) για την µελέτη του 

ίδιου του Γαλαξιακού σφαιροειδους (Galactic bulge) αφού όλοι οι άλλοι υποψήφιοι 

αποτελούν ίσως την καλύτερη επιλογή για την µελέτη του ίδιου του σφαιροειδούς 

(Durand et al. 1998, Beaulieu et al. 2000, Boumis et al. 2003) από ότι άλλα 

αντικείµενα που έχουν χρησιµοποιηθεί στο παρελθόν όπως τα OH/IR άστρα (π.χ. 

Sevenster 1999), οι Μ γίγαντες αστέρες (π.χ. Minniti 1996a, 1996b), οι Miras και 

άλλοι LVPs (Μεταβλητοί Μακράς περιόδου, Whitelock et al. 1994), οι αστέρες 

άνθρακα (carbon stars, Whitelock 1993), οι Κ γίγαντες αστέρες (π.χ. Minniti et al. 

1995, Minniti 1996b), οι αστέρες RR Lyrae (Walker & Terndrup 1991) που 

αντιπροσωπεύουν πληθυσµούς µε υψηλή µεταλλικότητα κάτι το οποίο ισχύει και για 

το σφαιροειδές. Αντίθετα τα ΠΝ προέρχονται από µικρής και µεσαίας µάζας αστέρια 

και αντιπροσωπεύουν σχετικά παλαιό πληθυσµό αστεριών. Οι αφθονίες του Ηe και 

του N µας δίνουν πληροφορίες για την αστρική εξέλιξη του προγενέστερου αστεριού 

και συσχετίζονται µε την µάζα και την ηλικία του. Επίσης, το φάσµα τους 

κυριαρχείται από γραµµές εκποµπής  (όπως Ηα, [O III]) επιτρέποντας τον υπολογισµό 

των ταχυτήτων τους. Ο υπολογισµός των αποστάσεων των ΠΝ από την Γη δεν είναι 

ούτε εύκολος και ούτε ακριβής µε αποτέλεσµα να µην είναι ακριβής ούτε και ο 

προσδιορισµός της διαµέτρου τους. Ωστόσο, ΠΝ µε γωνιακή διάµετρο < 20 

δευτερολέπτων της µοίρας ανήκουν στο Γαλαξιακό σφαιροειδές, καταλήγοντας ότι 

αποτελούν σηµαντικό εργαλείο για την µελέτη του.  Ωστότο εξακολουθεί να µην είναι 

εύκολο να προσδιοριστεί η απόσταση του και άρα εάν ανήκουν στο σφαιροειδές ή 
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στο δίσκο. Για τον λόγο αυτό αναπτύχθηκαν τα παρακάτω κριτήρια, τα οποία 

διαχωρίζουν τα ΠΝ του δίσκου από εκείνα του σφαιροειδούς : 

 

� διάµετρος των ΠΝ µικρότερη των 10 δευτερολέπτων της µοίρας,   

� γαλαξιακές συντεταγµένες  l<|10ο| (γαλαξιακό µήκος) και  b<|10o| (γαλαξιακό 

πλάτος). 

� ροή ακτινοβολίας στα 6 cm µικρότερη από 100 mJy 

 

2.2 Οπτικές παρατηρήσεις των ΠΝ 

Σε αυτό το κεφάλαιο επιχειρείται η µελέτη 44 νέων πλανητικών νεφελωµάτων 

στην κατεύθυνση του σφαιροειδούς, τα οποία ανακαλύφθηκαν κατά την διάρκεια της 

θερινής περιόδου του 2000 και 2001 (Boumis et al. 2003, 2006), χρησιµοποιώντας τα 

τηλεσκόπια του αστεροσκοπείου του Σκίνακα στην Κρήτη.  

Η µέθοδος ανίχνευσης των ΠΝ βασίστηκε στην ιδέα να συνδυαστούν εικόνες 

στην απαγορευµένη γραµµή [Ο ΙΙΙ] 5007 Å και στο συνεχές. Πιο αναλυτικά, πάρθηκαν 

δύο εικόνες στο [Ο ΙΙΙ] και µία στο συνεχές (µπλε µέρος του φάσµατος). Κάντοντας 

χρήση του συνεχούς, αφαιρέθηκα τα αστέρια απο τις εικόνες του [Ο ΙΙΙ], και όποιες 

πηγές παρέµειναν και στις δύο εικόνες θεωρήθηκαν ώς υποψήφια ΠΝ (Boumis & 

Papamastorakis 2001, Boumis et al. 2003).Στον πίνακα 2.1 αναφέρονται οι γαλαξιακές 

συντεταγµένες, η ορθή αναφορά (RA) και η απόκλιση (DEC) των 44 νέων πλανητικών 

νεφελωµάτων. 

 

 

Πίνακας 2.1 Οι συντεταγµένες των 44 ΠΝ 

Object lll.l ± bb.b RA DEC Object lll.l ± bb.b RA DEC 

PTB1 003.5 +02.7 17 43 39.2 -24 31 53.0 PTB23 018.0 -02.2 18 31 50.6 -14 15 27.5 

PTB2 004.1 +07.8 17 26 12.2 -21 17 53.0 PTB24 018.4 +05.3 18 05 28.2 -10 20 42.6 

PTB3 004.6 +06.1 17 33 33.0 -21 51 23.2 PTB25 018.8 -01.9 18 32 04.6 -13 26 12.7 

PTB4 005.4 +04.0 17 42 54.7 -22 14 16.2 PTB26 008.3 +09.6 17 29 13.1 -16 47 42.6 

PTB5 005.7 +04.5 17 41 38.7 -21 44 32.2 PTB27 008.4 -02.8 18 15 12.1 -23 01 03.8 

PTB6 006.1 +03.9 17 45 06.5 -21 41 55.1 PTB28 008.6 +06.7 17 40 21.1 -18 05 08.9 

PTB7 007.1 +07.4 17 34 30.2 -19 01 01.1 PTB29 008.7 -04.2 18 21 08.2 -23 23 56.9 

PTB8 007.2 +03.4 17 49 13.7 -21 01 42.9 PTB30 010.1 +04.4 17 51 46.6 -18 04 05.0 

PTB9 007.2 +04.9 17 43 34.0 -20 13 55.7 PTB31 011.0 -02.9 18 20 53.7 -20 48 10.9 

PTB10 007.3 +03.5 17 49 26.7 -20 54 31.1 PTB32 011.3 -09.1 18 45 10.2 -23 21 39.7 

PTB11 007.4 -03.0 18 13 40.2 -23 57 38.5 PTB33 011.4 -05.3 18 30 41.9 -21 31 51.0 
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PTB12 007.9 +04.3 17 47 15.6 -19 57 27.6 PTB34 011.8 -05.0 18 30 07.7 -21 05 02.6 

PTB13 008.8 +03.8 17 51 08.7 -19 25 46.6 PTB35 012.1 -02.6 18 21 43.7 -19 39 45.7 

PTB14 009.4 +03.9 17 52 17.8 -18 52 02.4 PTB36 013.2 -05.0 18 32 45.3 -19 49 32.2 

PTB15 011.5 +03.7 17 57 05.6 -17 11 09.7 PTB37 013.7 -04.7 18 32 34.6 -19 14 03.7 

PTB16 012.0 +07.4 17 45 07.5 -14 53 23.4 PTB38 013.8 -02.0 18 23 04.3 -17 53 31.5 

PTB17 012.5 +04.3 17 57 10.5 -15 56 17.3 PTB39 014.2 -03.4 18 29 00.2 -18 10 46.2 

PTB18 013.4 +08.8 17 42 58.0 -12 56 46.9 PTB40 014.3 -07.2 18 43 39.6 -19 48 30.9 

PTB19 014.0 +04.8 17 58 26.0 -14 25 25.1 PTB41 014.8 -02.7 18 27 26.6 -17 24 10.0 

PTB20 016.1 +07.7 17 52 15.0 -11 10 35.6 PTB42 015.3 -03.3 18 30 22.9 -17 11 53.7 

PTB21 016.6 +07.0 17 55 53.3 -11 05 41.7 PTB43 016.6 -04.0 18 35 55.8 -16 21 20.5 

PTB22 016.8 +07.0 17 56 21.4 -10 57 34.3 PTB44 016.9 -09.7 18 57 39.8 -18 36 16.0 

 
 

Οι παρακάτω εικόνες 2.1, 2.2 και 2.3 παρουσιάζουν τις κατανοµές των ΠΝ ως 

προς τις γωνιακές τους διαµέτρους,  τις γαλαξιακές τους συντεταγµένες και την χωρική 

τους κατανοµή. Το µέγιστο της κατανοµής των ΠΝ ως προς την γωνιακή τους διάµετρο 

βρίσκεται µεταξύ 10 και 15 δευτερολέπτων της µοίρας ενώ µεταξύ 12 και 16 

δευτερολέπτων της µοίρας είχε βρεθεί και το µέγιστο της κατανοµής των ΠΝ από την 

Acker et al. 1992 (βλέπε §1.2.3.3). Στην συνέχεια, παραθέτουµε τις εικόνες των 44 ΠΝ 

(εικ. 2.4, στο φίλτρο Ηα+[Ν ΙΙ]) όπως επίσης και τα φάσµατα τους, χωρισµένα σε δύο 

φασµατικές περιοχές (3700 Å – 5400 Å και 4800 Å - 6800 Å), λόγω περιορισµών του 

φασµατογράφου (εικ 2.5 & 2.6) (περισσότερες πληροφορίες για τα όργανα, το 

τηλεσκόπιο και την ανάλυση των δεδοµένων βλέπε παράρτηµα Α). 

 

Κατανοµή ΠΝ ως προς την ακτίνα τους
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Εικ 2.1 Ιστόγραµµα της κατανοµής των ΠΝ ως προς την ακτίνα τους. 
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Κατανοµή  44 ΠΝ ως προς τις γαλαξιακές τους 
συντεταγµένες
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Εικ 2.2 Ιστόγραµµα της κατανοµής των ΠΝ ως προς τις γαλαξιακές τους συντεταγµένες. 
 
 

∆ιάγραµµα γαλαξιακών συντεταγµένων των 44 ΠΝ
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Εικ 2.3 Η κατανοµή των ΠΝ σύµφωνα µε τις γαλαξιακές τους συντεταγµένες.  
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PTB1 PTB2 

  

 

PTB3 PTB4 

 
 

PTB5 PTB6 

  
PTB7 PTB8 

  
Εικ 2.4    Εικόνες των 44 ΠΝ µε χρήση του φίλτρου Ηα + [Ν ΙΙ]      
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PTB9 PTB10 

  
PTB11 PTB12 

  
PTB13 PTB14 

 
 

PTB15 PTB16 

 
Εικ 2.4 (Συνέχεια)  
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PTB17 PTB18 

  
 

PTB19 PTB20 

 
 

PTB21 PTB22 

  

PTB23 PTB24 

 
Εικ 2.4  (Συνέχεια) 
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PTB25 PTB26 

  
PTB27 PTB28 

 

aaa

 
PTB29 PTB30 

aa   
PTB31 PTB32 

aaa  
Εικ 2.4  (Συνέχεια) 
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PTB33 PTB34 

  

PTB35 PTB36 

  

PTB37 PTB38 

  
PTB39 PTB40 

 
Εικ 2.4  (Συνέχεια) 
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PTB41 PTB42 

  
PTB43 PTB44 

   
 

Εικ 2.4 (Συνέχεια) 

 

  

  
Εικ 2.5 Φάσµατα των 44 ΠΝ στο µπλε µέρος του φάσµατος (3700 Å – 5400 Å). 
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Εικ 2.5 (Συνέχεια) 
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Εικ 2.5 (Συνέχεια) 
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Εικ 2.5 (Συνέχεια) 
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Εικ 2.6 Φάσµατα των 44 ΠΝ στο κόκκινο µέρος του φάσµατος (4800 Å – 6800 Å). 
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Εικ 2.6 (Συνέχεια) 
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Εικ 2.6 (Συνέχεια) 
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Εικ 2.6 (Συνέχεια) 
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Εικ 2.6 (Συνέχεια) 

 
 

 Χρησιµοποιώντας τις εικόνες των ΠΝ στο φίλτρο Hα+[Ν ΙΙ] (εικ. 2.4), 

µπορέσαµε να προσδιορίσουµε την γωνιακή διάµετρο και την συνολική ροή 

ακτινοβολίας κάθε ΠΝ. Η ροή ενέργειας διορθώθηκε ως προς την εξασθένηση που 

υφίσταται λόγω της µεσοαστρικής σκόνης (για περισσότερες λεπτοµέρειες βλέπε 

§2.2.1.8). Η διόρθωση των γραµµών εκποµπής των φασµάτων των ΠΝ, λόγω της 

µεσοαστρικής εξασθένησης, έγινε χρησιµοποιώντας τον νόµο του Fitzpatrick (1999). 

Ο συντελεστής εξασθένησης c(Hβ) και η διαφορά χρώµατος υπολογίστηκαν από τις 

σχέσεις (2.1 & 2.2): 

                                    
F ( H α )

1 F ( H β )
c ( H β ) = l o g

0 . 3 4 8 2 . 8 5
,                          (2.1) 
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β

c(Hβ) Ε(Β-V)= 0.4 X⋅
                              (2.2) 

 

όπου F(Hα) και F(Ηβ) είναι η ροές ενέργειας στις γραµµές επανασύνδεσης Ηα και Ηβ 

αντίστοιχα, 2.85 είναι η θεωρητική τιµή του λόγου F(Hα)/F(Ηβ), 0.348 ο λογάριθµος 

του συντελεστή εξασθένησης για τον λόγο Ηβ/Ηα, c(Ηβ) είναι ο συντελεστής 

εξασθένησης του φωτός λόγω της µεσοαστρικής σκόνης, Χβ είναι ένας παράγοντας 

της εξασθένησης (Fitzpatrick 1999). 

Ο ακριβής υπολογισµός της γωνιακής διαµέτρου των ΠΝ δεν είναι εύκολη 

υπόθεση, ιδιαίτερα στα αµυδρά ΠΝ, όπου ο διαχωρισµός των ορίων τους από τον 

ουρανό δεν είναι εµφανής. Για τον λόγο αυτό αναπτύξαµε µία µέθοδο, ούτως ώστε 

να είναι πιο ακριβής ο προσδιορισµός των ορίων των ΠΝ και κατ’ επέκταση ο 

υπολογισµός της ακτίνας τους.  

Η µέθοδος βασίστηκε στην δηµιουργία νέων εικόνων των ΠΝ16, στις οποίες το 

εύρος των τιµών των εικονοστοιχείων (pixels) της κάµερας κυµαίνεται από 1000 ως 

0. Πιο συγκεκριµένα, για ένταση ακτινοβολίας του ΠΝ στην εικόνα παρατήρησης 

µεγαλύτερη από 85% της µέγιστης τιµής, θέσαµε τιµή ίση µε 1000 ενώ για εύρος 

τιµών µεταξύ 85% - 65%, 65% - 50%, 50% - 35%, 35% - 20%, 20% - 10% και 

10% - 0% θέσαµε τις εξής τιµές στα εικονοστοιχεία: 800, 600, 400, 200, 50 και 25 

αντίστοιχα (Boumis et al. 2006). Το πλεονέκτηµα των νέων εικόνων σε σχέση µε τις 

εικόνες παρατήρησης από το τηλεσκόπιο, είναι το µεγάλο εύρος το τιµών που 

καλύπτουν τα εικονοστοιχεία, µε αποτέλεσµα να είναι πιο εύκολος ο διαχωρισµός του 

ΠΝ από τον ουρανό. Οι Ruffle et al. (2004) έδειξαν ότι η ροή ενέργειας µειώνεται 

πολύ γρήγορα µεταξύ των επιπέδων 5% και 15 % ως προς της µέγιστη ροή τους. Ο 

πίνακας 2.2 παρουσιάζει την γωνιακή διάµετρο που προέκυψε απο την µέθοδο, την 

συνολική ροή ακτινοβολίας F(Hα) για κάθε ΠΝ όπως και τον συντελεστή εξασθένησης 

c(Hβ).  

  

 

 

 

                                                 
16 Οι νέες αυτές εικόνες χρησιµοποιούνται µόνο για τον προσδιορισµό των ορίων των ΠΝ, 

ενώ οι τιµές των εικονοστοιχείων δεν έχουν κανένα φυσικό νόηµα. 
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Πίνακας 2.2 Βασικές παράµετροι των ΠΝ 

ΠΝ ∆ιάµετρος1 F(Hα)2 c(Hβ) σc(Hβ) Ε(Β-V) σΕ(Β-V) 

PTB1 33.0 3.9 2.25 0.26 1.55 0.18 
PTB2 15.0 11.1 1.38 0.12 0.95 0.08 
PTB3 23.0 4.5 1.78 0.21 1.23 0.15 
PTB4 17.0X8.0 0.9 1.70 0.15 1.17 0.10 
PTB5 10.0 40.7 1.20 0.02 0.83 0.01 
PTB6 20.0 1.2 1.42 0.50 0.98 0.35 
PTB7 25.0X10.0 4.6 0.85 0.11 0.59 0.08 
PTB8 19.0 5.6 1.73 0.25 1.19 0.17 
PTB9 18.0X16.0 5.9 1.25 0.05 0.86 0.04 
PTB10 10.0X8.0 7.2 1.84 0.16 1.27 0.11 
PTB11 10.5 17.6 1.92 0.11 1.32 0.07 
PTB12 17.0X14.0 15.7 1.19 0.06 0.82 0.04 
PTB13 11.0 4.3 2.74 0.48 1.89 0.33 
PTB14 9.0 32.5 1.58 0.05 1.09 0.03 
PTB15 33.0 4.2 1.58 0.21 1.09 0.15 
PTB16 24.5 3.3 1.08 0.22 0.74 0.15 
PTB17 32.0 9.0 1.35 0.07 0.93 0.05 
PTB18 38.0 2.2 0.63 0.19 0.44 0.13 
PTB19 17.0X20.0 40.1 1.93 0.05 1.33 0.03 
PTB20 10.0 7.8 1.94 0.11 1.34 0.08 
PTB21 69.0 0.6 0.94 0.48 0.65 0.33 
PTB22 34.5 2.1 1.48 0.34 1.02 0.23 
PTB23 46.0X38.0 24.8 0.62 0.13 0.43 0.09 
PTB24 16.0 4.3 1.55 0.19 1.07 0.13 
PTB25 40.0 9.2 0.99 0.15 0.69 0.10 
PTB26 28.5X16.0 5.8 0.62 0.03 0.43 0.02 
PTB27 12.0 4.7 1.86 0.10 1.29 0.07 
PTB28 4.5 4.1 0.69 0.05 0.48 0.03 
PTB29 37.0X34.0 7.4 0.92 0.04 0.64 0.03 
PTB30 26.0 2.1 1.57 0.15 1.08 0.10 
PTB31 15.5 10.7 2.72 0.14 1.88 0.10 
PTB32 135.0X115.0 1.5 0.74 0.11 0.51 0.08 
PTB33 17.0 2.0 0.58 0.11 0.39 0.08 
PTB34 12.5 36.6 1.08 0.02 0.74 0.01 
PTB35 15.0X11.5 16.6 1.89 0.05 1.31 0.03 
PTB36 22.0 2.5 1.02 0.16 0.71 0.11 
PTB37 16.0X14.0 4.3 1.01 0.07 0.71 0.05 
PTB38 5.5 20.7 2.47 0.10 1.71 0.07 
PTB39 8.0X6.5 12.0 1.46 0.03 1.01 0.03 
PTB40 11.5X10.0 10.9 0.99 0.06 0.69 0.04 
PTB41 10.5X8.0 11.2 1.72 0.06 1.19 0.03 
PTB42 4.0 12.7 1.41 0.04 0.98 0.03 
PTB43 5.0 26.6 1.24 0.02 0.86 0.01 
PTB44 58.0 4.5 0.92 0.04 0.64 0.03 

        1 ∆ιάµετρος του ΠΝ σε δευτερόλεπτα της µοίρας,  2 10-16 erg s-1 cm-2 arcsec-2. 

 

 

 

 

 

 



Πλανητικά νεφελώµατα στο Γαλαξιακό σφαιροειδές 
 

Άκρας Σταύρος 
 

91 

2.3 Ανάλυση Αποτελεσµάτων 

 

2.3.1 Υπολογισµός απόστασης των ΠΝ 

Για την καλύτερη δυνατή µελέτη όχι µόνο των ΠΝ αλλά όλων των ουράνιων 

αντικειµένων είναι απαραίτητη η γνώση της απόστασης τους. Η έλλειψη όµως µίας 

µεθόδου ακριβείας αποτελεί ένα σηµαντικό πρόβληµα, ιδιαίτερα στην µελέτη των ΠΝ. 

Έως σήµερα έχουν αναπτυχθεί κάποιες εµπειρικές µέθοδοι όπως των Calh, Kaler και 

Stanghellini (CKS; 1992), των Van de Steene και Zijlstra (VdSZ; 1995),  του Zhang 

(Z95; 1995), των Schneider και Buckley (SB96; 1996) και των Bensby και Lundstrom 

(BL01; 2001), οι οποίες βασίζονται σε αυτήν του Shklovsky (1956), στην οποία 

γίνεται η υπόθεση ότι τα ΠΝ είναι οπτικά διαφανείς σφαίρες, µε σταθερή πυκνότητα 

και οµοιόµορφη κατανοµή της µάζας τους. Ωστόσο, όπως αναφέρθηκε στο 1ο 

κεφάλαιο, τα ΠΝ διαφέρουν πολύ µεταξύ τους είτε ως προς την µορφολογία τους 

είτε ως προς τις παραµέτρους τους, µε αποτέλεσµα η παραπάνω υπόθεση να µην 

είναι αντιπροσωπευτική για τα περισσότερα ΠΝ. 

 Επίσης, εκτός από τον υπολογισµό της απόστασης των ΠΝ, τα ίδια τα ΠΝ έχουν 

χρησιµοποιηθεί για τον υπολογισµό της απόστασης κοντινών γαλαξιών (Ciardullo et 

al, 1988; Jacoby 1989) και τα αποτελέσµατα που έχουν προκύψει είναι σε πολύ καλή 

συµφωνία µε άλλες µεθόδους. 

Παρακάτω παραθέτουµε αναλυτικά τις µεθόδους υπολογισµού της απόστασης 

των ΠΝ. 

 

2.3.1.1 Μέθοδος CKS (Calh, Kaler και Stanghellini 1992) 

Η εµπειρική συνάρτηση που συνδέει την ποσότητα µάζας που είναι ιονισµένη µε 

την παράµετρο Τ, η οποία ορίζει αν είναι οπτικά διαφανές ή όχι ένα ΠΝ, δίνεται από 

την παρακάτω σχέση: 

 

                            
2

5GHz

T=log
S

 
 
 

ϑ
,  Daub (1982)                                (2.3) 

 

όπου D είναι η απόσταση του ΠΝ, θ είναι η γωνιακή διάµετρος και S5GHz είναι η ροή 

ενέργειας του στα 5 GHz. Οι σχέσεις που χρησιµοποιούνται για τον προσδιορισµό της 

απόστασης στην περίπτωση αυτή είναι δύο : α) οπτικά µη-διαφανή ΠΝ (Τ<3.13) και 

β) οπτικά διαφανή ΠΝ (Τ>3.13): 
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            5

5

2.71+0.2log -0.6logS ,  T<3.13
logD=

3.96-0.6log -0.2logS ,   T>3.13





ϑ

ϑ
,                 (2.4) 

 

Η κύρια πηγή σφάλµατος της µεθόδου αυτής είναι το µικρό δείγµα που 

χρησιµοποιήθηκε για το προσδιορισµό των παραπάνω σχέσεων (µόλις 18 ΠΝ).  

 

2.3.1.2 Μέθοδος VdSZ (Van de Steene και Zijlstra 1995) 

Η µέθοδος αυτή βασίζεται στην σχέση µεταξύ της απόστασης και της 

επιφανειακής θερµοκρασίας στο συνεχές ραδιοφωνικό (παράµετρος που είναι 

ανεξάρτητη της απόστασης). Η σχέση που χρησιµοποιήθηκε για τον υπολογισµό της 

επιφανειακής θερµοκρασίας είναι: 

 

   5GHz
b 2

S
T =73200

ϑ
,                                           (2.5) 

 

Για τον προσδιορισµό της σχέσης αυτής χρησιµοποιήθηκε ένα δείγµα 131 ΠΝ στην 

περιοχή του Γαλαξιακού σφαιροειδούς, λαµβάνοντας υπόψην τα εξής κριτήρια για το 

εάν ένα ΠN ανήκει η όχι το σφαιροειδές α) l <10o, β) b <10o, γ) θ<20 

δευτερόλεπτα της µοίρας και δ) S5GHz<100 mJy. Η σχέση που δίνει τελικά την 

απόσταση είναι: 

 

                         5GHzlogD=3.40-0.3 log -0.35 logS⋅ ⋅ϑ ,                          (2.6) 

 

όπου D είναι η απόσταση του ΠΝ, θ είναι η γωνιακή διάµετρος και S5GHz είναι η ροή 

ενέργειας του στα 5 GHz. 

 

2.3.1.3 Μέθοδος Z95 (Zhang 1995) 

Η µέθοδος αυτή βασίζεται σε δύο σχέσεις, α) την σχέση µεταξύ της ιονισµένης 

µάζας και της ακτίνας του ΠΝ και β) την σχέση µεταξύ επιφανειακής θερµοκρασίας 

στο συνεχές ραδιοφωνικό και της ακτίνας του, καταλήγοντας στην παρακάτω σχέση : 

   

                           5GHzl ogD=3.39-0.27 log -0.36 logS⋅ ⋅ϑ ,                     (2.7)   
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όπου D είναι η απόσταση του ΠΝ, θ είναι η γωνιακή διάµετρος και S5GHz είναι η ροή 

ενέργειας του στα 5 GHz. Για τον προσδιορισµό της σχέσης αυτής χρησιµοποιήθηκε 

δείγµα 132 ΠΝ. 

 

 2.3.1.4 Μέθοδος SB96 (Schneider και Buckley 1996) 

Η µέθοδος αυτή βασίζεται στην σχέση µεταξύ ακτίνας του ΠΝ και επιφανειακής 

του φωτεινότητας (Tb), η οποία δίνεται από την σχέση: 

 

                5GHz
b 2

4 S
T =

π

⋅

⋅ϑ
,                                            (2.8) 

  

Η σχέση αυτή είναι ανεξάρτητη της απόστασης και τελικά προκύπτει ότι: 

 

                                           

                            2
5GHz 5GHzlogD=3.37-log -0.026 (logS ) -0.46 logS⋅ ⋅ϑ ,          (2.9) 

 

όπου D είναι η απόσταση του ΠΝ, θ είναι η γωνιακή διάµετρος και S5GHz είναι η ροή 

ενέργειας του στα 5 GHz. 

Η κύρια διάφορα αυτής της µεθόδου από τις προηγούµενες είναι ο παράγοντας 

δευτέρας τάξεως. Επίσης, για τον προσδιορισµό της παραπάνω σχέσης 

χρησιµοποιήθηκαν ΠΝ στην περιοχή του Γαλαξιακού σφαιροειδούς και παρόµοια 

κριτήρια όπως στην περίπτωση των Van de Steene και Zijlstra. 

 

2.3.1.5 Μέθοδος BL01 (Bensby και Lundstrom 2001) 

Τέλος, για την µέθοδο των Bensby και Lundstrom χρησιµοποιήθηκε ένα δείγµα 

73 ΠΝ και βασίστηκε στην σχέση ακτίνας - ιονισµένης µάζας του ΠΝ: 

 

                5GHzlogD=3.31-0.22 log -0.39 logS⋅ ⋅ϑ  ,                 (2.10) 

 

όπου D είναι η απόσταση του ΠΝ, θ είναι η γωνιακή διάµετρος και S5GHz είναι η ροή 

ενέργειας του στα 5 GHz. Η παραπάνω σχέση αυτή είναι αρκετά παρόµοια µε αυτές 

των µεθόδων VdSZ και Z95, µε µόνη διαφορά ότι εξαρτάται λιγότερο από την ακτίνα 

και περισσότερο από την ροή ακτινοβολίας. 
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Συνεπώς, για τον προσδιορισµό της απόστασης των ΠΝ πρέπει να είναι 

γνωστή η ακτίνα τους και η ροή ενέργειας  στα 6 cm ή 5 GHz. Στην δική µας 

περίπτωση, η ακτίνα των ΠΝ µετρήθηκε από της εικόνες στο φίλτρο Hα+[N II], ενώ 

για τον υπολογισµό της ροής ακτινοβολίας στα 6 cm χρησιµοποιήθηκε η σχέση που 

συνδέει την ροή ενέργειας στα 6cm µε την ροή ενέργειας στην γραµµής εκποµπής Ηβ 

(Osterbrock & Ferland 2005):  

 

                                  -9
5GHzS =3.29 10 F(Hβ)⋅                                 (2.11) 

 

Η ροή ακτινοβολίας της γραµµής εκποµπής Ηβ είναι σε µονάδες erg sec-1 cm-2 ενώ η 

ροή στα 5 GHz µετριέται σε Jansky. 

 

2.3.2 Αποτελέσµατα και συµπεράσµατα των αποστάσεων των ΠΝ 

Παρόλο που και οι πέντε προαναφερθείσες µέθοδοι στηρίζονται στην ίδια βασική 

ιδέα, κάθε µία δίνει διαφορετική βαρύτητα είτε στην ακτίνα του ΠΝ είτε στην ροή 

ενέργειας του, προσδιορίζοντας εποµένως διαφορετική απόσταση για το κάθε ΠΝ. 

Στον πίνακα 2.3 παρουσιάζονται οι αποστάσεις των ΠΝ για κάθε µία µέθοδο, µαζί µε 

το αντίστοιχο σφάλµα. Στον ίδιο πίνακα, δίνεται η ροή της γραµµής εκποµπής Ηβ και 

η ροή ενέργειας στα 5 GHz που υπολογίστηκε βάσει της σχέσης 2.11. Από την µέση 

τιµή των αποστάσεων των 44 ΠΝ υπολογίσαµε την απόσταση του Γαλαξιακού 

σφαιροειδούς η οποία βρέθηκε ίση µε 8.69 kpc, 10.13 kpc, 11.12 kpc, 8.81 kpc και 

12.18 kpc για κάθε µία από τις παραπάνω µεθόδους. Έως σήµερα, το Γαλαξιακό 

σφαιροειδές έχει υπολογιστεί ότι είναι σε απόσταση πε΄ριπου ~8 kpc (Feast 1987, 

7.8 kpc; Schneider & Bunley 1996, 8.3±2.6 kpc; Ming & Zi 2007, 7.95±0.62 kpc και 

8.25±0.79 kpc). 

 

Πίνακας 2.3 Αποστάσεις 44 ΠΝ του σφαιροειδούς για τις 5 διαφορετικές 

µεθόδους 

PN 
Flux Hβ erg s-1cm-2 

(10-12) 
S5GHz 
mJy 

CKS 
kpc 

σφαλµα 
kpc 

VdSZ 
kpc 

σφάλµα 
kpc 

PTB1 2.23 7.32 4.6 0.4 6.1 0.2 
PTB2 1.03 3.40 9.5 1.8 10.6 1.0 
PTB3 058 1.92 7.4 0.8 10.7 0.6 
PTB4 1.30 4.29 7.5 1.1 8.9 0.6 
PTB5 1.75 5.77 10.7 3.0 9.9 1.4 
PTB6 2.11 6.93 6.5 0.9 7.4 0.5 
PTB7 0.33 1.09 10.2 1.5 14.7 1.1 
PTB8 0.77 2.55 7.6 0.9 10.2 0.6 
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PTB9 0.43 1.43 8.9 1.2 12.8 0.8 
PTB10 0.21 0.70 13.2 2.7 18.6 1.9 
PTB11 0.82 2.70 11.0 2.5 12.1 1.4 
PTB12 1.10 3.61 7.5 1.0 9.3 0.6 
PTB13 0.54 1.77 10.5 1.9 13.1 1.2 
PTB14 0.73 2.42 12.3 3.3 13.2 1.8 
PTB15 3.12 10.26 4.2 0.3 5.4 0.2 
PTB16 1.21 3.97 6.5 0.7 8.5 0.5 
PTB17 2.46 8.08 5.1 0.5 6.3 0.3 
PTB18 1.73 5.69 4.4 0.3 6.3 0.2 
PTB19 1.08 3.56 9.1 1.6 10.3 0.9 
PTB20 2.38 7.84 10.5 3.1 9.0 1.4 
PTB21 4.58 1.51 3.9 0.1 8.4 0.2 
PTB22 4.50 1.48 6.1 0.4 10.5 0.4 
PTB23 9.32 31.67 2.9 0.2 3.4 0.1 
PTB24 0.34 1.12 11.1 1.9 15.1 1.3 
PTB25 3.26 10.73 3.7 0.2 4.9 0.2 
PTB26 2.65 8.70 5.6 0.6 6.4 0.4 
PTB27 1.12 3.69 9.5 1.9 10.4 1.0 
PTB28 0.27 0.88 22.9 12.2 23.1 6.1 
PTB29 6.38 20.98 3.5 0.2 4.1 0.2 
PTB30 1.45 4.75 5.7 0.5 7.6 0.4 
PTB31 1.90 6.26 7.4 1.1 8.0 0.6 
PTB32 9.18 30.21 1.5 0.1 2.5 0.1 
PTB33 0.24 0.78 10.6 1.5 16.2 1.2 
PTB34 3.40 11.19 7.5 1.4 6.9 0.7 
PTB35 0.77 2.52 9.7 1.8 11.6 1.0 
PTB36 0.64 2.10 7.4 0.8 10.6 0.6 
PTB37 1.77 5.82 7.6 1.2 8.3 0.7 
PTB38 2.61 8.57 12.9 5.6 9.8 2.1 
PTB39 0.73 2.42 14.1 4.7 14.1 2.3 
PTB40 0.84 2.75 10.8 2.4 11.9 1.3 
PTB41 0.85 2.78 11.8 3.1 12.5 1.6 
PTB42 0.64 2.10 20.6 12.4 17.6 5.3 
PTB43 1.34 4.42 14.7 6.4 12.4 2.7 
PTB44 1.64 5.40 3.4 0.1 5.7 0.1 
Μέση  
τιµή 

  
8.69 

 
10.13 

 

Τυπική 
απόκλιση 

  
4.33 

 
4.18 

 

 
      Πίνακας 2.3 (Συνέχεια)  

PN 
Z95 
Kpc 

σφάλµα 
kpc 

SB96 
kpc 

σφάλµα 
kpc 

BL01 
kpc 

σφάλµα 
kpc 

PTB1 6.8 0.2 4.9 0.9 7.6 0.6 
PTB2 11.6 1.0 9.7 4.4 12.5 1.3 
PTB3 12.1 0.6 8.0 2.0 13.7 1.3 
PTB4 9.8 0.6 7.9 2.6 10.7 1.0 
PTB5 10.6 1.4 10.1 6.6 11.1 1.4 
PTB6 8.1 0.5 6.7 2.1 8.7 0.7 
PTB7 16.3 1.1 11.1 4.0 18.5 1.9 
PTB8 11.3 0.6 8.2 2.3 12.6 1.2 
PTB9 14.2 0.8 9.7 3.0 16.1 1.6 
PTB10 20.7 1.9 14.4 6.9 23.4 2.9 
PTB11 13.2 1.4 11.2 6.1 14.2 1.7 
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PTB12 10.3 0.6 7.9 2.5 11.3 1.0 
PTB13 14.5 1.2 11.2 4.9 16.0 1.8 
PTB14 14.3 1.7 12.4 7.8 15.4 1.9 
PTB15 6.0 0.2 4.5 0.8 6.6 0.5 
PTB16 9.4 0.5 6.9 1.8 10.4 0.9 
PTB17 6.9 0.3 5.4 1.2 7.6 0.6 
PTB18 7.1 0.2 4.8 0.7 8.0 0.6 
PTB19 11.2 0.9 9.3 3.9 12.1 1.2 
PTB20 9.7 1.3 9.4 6.6 9.9 1.3 
PTB21 9.8 0.2 4.2 0.4 11.8 1.1 
PTB22 11.9 0.4 6.7 1.2 13.9 1.3 
PTB23 3.8 0.1 3.1 0.4 4.1 0.2 
PTB24 16.8 1.3 11.9 4.9 18.9 2.1 
PTB25 5.6 0.2 3.9 0.6 6.2 0.4 
PTB26 7.1 0.3 5.8 1.5 7.6 0.6 
PTB27 11.4 1.0 9.7 4.6 12.2 1.3 
PTB28 24.8 5.9 22.5 28.2 26.5 5.8 
PTB29 4.0 0.2 3.7 0.6 4.9 0.3 
PTB30 8.4 0.4 6.1 1.4 9.4 0.8 
PTB31 8.8 0.6 7.5 2.7 9.4 0.8 
PTB32 2.8 0.1 1.7 0.1 3.2 0.2 
PTB33 18.1 1.2 11.5 3.9 20.8 2.3 
PTB34 7.5 0.7 7.1 3.2 7.9 0.7 
PTB35 12.7 1.0 10.2 4.4 13.9 1.5 
PTB36 11.8 0.6 8.1 2.1 13.3 1.2 
PTB37 9.1 0.7 7.7 2.9 9.8 0.9 
PTB38 10.4 2.0 10.7 10.8 10.5 1.8 
PTB39 15.2 2.3 13.7 10.7 16.1 2.4 
PTB40 13.0 1.3 11.0 5.8 14.1 1.6 
PTB41 13.5 1.6 11.8 7.2 14.5 1.8 
PTB42 18.7 5.1 18.5 25.9 19.4 4.6 
PTB43 13.2 2.6 13.0 13.3 13.6 2.4 
PTB44 6.5 0.1 3.8 0.4 7.5 0.6 

Μέση τιµή 11.12 
 

8.81 
 
 12.18 

 

Τυπική 
απόκλιση 4.51 

 
4.05 

 
4.96 

 

 

 

Τα παρακάτω διαγράµµατα δείχνουν α) την σχέση που προέκυψε µεταξύ της ροής 

ενέργειας στα 5 GHz και της απόστασης των ΠΝ για κάθε µία µέθοδο ξεχωριστά και 

β) την κατανοµή ως προς την απόσταση τους. 
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∆ιάγραµµα απόσταση- ροή S5GHz
µέθοδος CKS
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Εικ2.7 ∆ιάγραµµα απόστασης ΠΝ συναρτήσει της ροής ακτινοβολίας στα 5 GHz. 

 
 

Κατανοµη αποστάσεων µε την µέθοδος CKS (44 ΠΝ)
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Εικ 2.8 Κατανοµή της απόστασης των ΠΝ  ως προς την απόστασή τους απο την Γη. 
 
 

∆ιάγραµµα απόστση- ροή S5GHz
µεθοδος VdSZ
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Εικ 2.9 ∆ιάγραµµα απόστασης ΠΝ συναρτήσει της ροής ακτινοβολίας στα 5 GHz. 
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Εικ 2.10 Κατανοµή της απόστασης των ΠΝ  ως προς την απόσταση τους απο την Γη. 

 
 

∆ιάγραµµα απόσταση - ροή S5GHz
 µέθοδος Z95
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Εικ 2.11 ∆ιάγραµµα απόστασης ΠΝ συναρτήσει της ροής ακτινοβολίας στα 5 GHz. 

 

Κατανοµή αποστάσεων µε την µέθοδος Z95 (44 ΠΝ)
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Εικ 2.12 Κατανοµή της απόστασης των ΠΝ  ως προς την απόσταση τους απο την Γη. 
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∆ιάγραµµα απόστασης- ροής S5GHz
µέθοδος SB96
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Εικ 2.13 ∆ιάγραµµα απόστασης ΠΝ συναρτήσει της ροής ακτινοβολίας στα 5 GHz. 

 

κατανοµή αποστάσεων µε την µέθοδος SB96 (44 ΠΝ)
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Εικ 2.14 Κατανοµή της απόστασης των ΠΝ  ως προς την απόσταση τους από την Γη. 

 

∆ιάγραµµα Απόστασης-ροής S5GHz
µέθοδος BL01
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Εικ 2.15 ∆ιάγραµµα απόστασης ΠΝ συναρτήσει της ροής ακτινοβολίας στα 5 GHz. 
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Κατανοµή αποστάσεων µε την µέθοδος BL01 (44 ΠΝ)
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Εικ 2.16 Κατανοµή της απόστασης των ΠΝ  ως προς την απόσταση τουςαπο την Γη. 

 
 

Σύµφωνα µε τον πίνακα 2.3 και τα διαγράµµατα 2.8, 2.10, 2.12, 2.14 και 2.16, οι 

µέθοδοι CKS και SB96 προσδιορίζουν την µέση τιµή της απόστασης των ΠΝ κοντά 

στην τιµή των 7.8 kpc, ενώ οι υπόλοιπες τέσσερεις µέθοδοι υπολογίζουν τη µέση 

τιµή αρκετά µεγαλύτερη απο 7.8 kpc. Πιο συγκεκριµένα, η µέθοδος  CKS υπολογίζει 

τη µέση τιµή ίση µε 8.7± 0.7 kpc ενώ η µέθοδος SB96 8.8± 0.6 kpc. Οι υπόλοιπες 

τέσσερις µέθοδοι υπολογίζουν τη µέση τιµή γύρω στα 10.0 και 11.0 kpc.   

 
Οι αποστάσεις των ΠΝ (υπολογισµένες από τις µεθόδους των VdSZ, Z95 και 

BL01) και η ροή ακτινοβολίας τους στα 6 cm, προσεγγίζονται πολύ καλά από τη 

συναρτησιακή σχέση y=ax-b, όπου y η ροή ενέργειας των ΠΝ στα 6 GHz και x η 

απόσταση των ΠΝ (εικ. 2.7, 2.9, 2.11, 2.13 και 2.15). 

Επιπλέον, χρησιµοποιώντας την παρακάτω σχέση (2.12) υπολογίσαµε την 

γαλαξιακή απόσταση των ΠΝ, δηλαδή την απόσταση των ΠΝ από το κέντρο του 

γαλαξία (Πιν. 2.4) 

 

                 2 2 2
O OR= R +r cos b-2 r R cosl cosb⋅ ⋅ ⋅ ⋅                   (2.12) 

 

όπου Ro είναι η απόσταση της Γης από το κέντρο του γαλαξία, r είναι η απόσταση του 

ΠΝ από την Γη, b και l είναι το γαλαξιακό πλάτος και µήκος του ΠΝ.       
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Πίνακας 2.4 Γαλαξιακές αποστάσεις των 44 ΠΝ του Γαλαξιακού σφαιροειδούς. 

PN 
CKS 
kpc 

σφαλµα 
kpc 

VdSZ 
kpc 

Σφάλµα 
kpc 

PTB1 3.21 0.34 1.75 0.22 
PTB2 1.69 1.69 2.77 0.98 
PTB3 0.78 0.45 3.01 0.56 
PTB4 0.78 0.36 1.34 0.53 
PTB5 3.04 2.92 2.24 1.31 
PTB6 1.48 0.71 0.92 0.21 
PTB7 2.61 1.42 6.86 1.09 
PTB8 0.99 0.17 2.61 0.57 
PTB9 1.49 0.87 5.07 0.82 
PTB10 5.63 2.61 10.91 1.86 
PTB11 3.41 2.40 4.47 1.35 
PTB12 1.10 0.21 1.88 0.51 
PTB13 3.05 1.79 5.57 1.19 
PTB14 4.79 3.17 5.60 1.71 
PTB15 3.75 0.28 2.75 0.16 
PTB16 1.99 0.41 1.79 0.19 
PTB17 3.04 0.39 2.17 0.18 
PTB18 3.74 0.24 2.24 0.12 
PTB19 2.38 0.99 3.25 0.75 
PTB20 3.60 2.49 2.61 0.75 
PTB21 4.16 0.12 2.40 0.06 
PTB22 2.64 0.23 3.72 0.31 
PTB23 5.08 0.15 4.68 0.08 
PTB24 4.36 1.56 8.04 1.24 
PTB25 4.45 0.18 3.48 0.10 
PTB26 2.51 0.53 1.79 0.27 
PTB27 2.14 1.61 2.93 0.96 
PTB28 15.06 12.08 15.25 6.10 
PTB29 4.37 0.23 3.81 0.13 
PTB30 2.42 0.43 1.37 0.03 
PTB31 1.52 0.23 1.53 0.14 
PTB32 6.32 0.03 5.43 0.02 
PTB33 3.26 1.31 8.61 1.13 
PTB34 1.61 0.18 1.73 0.26 
PTB35 2.64 1.38 4.25 0.97 
PTB36 1.79 0.09 3.44 0.50 
PTB37 1.85 0.01 1.98 0.24 
PTB38 5.61 5.30 2.90 1.64 
PTB39 6.74 4.45 6.76 2.23 
PTB40 3.71 2.05 4.69 1.21 
PTB41 4.69 2.77 5.28 1.49 
PTB42 13.25 12.22 10.30 5.18 
PTB43 7.53 6.11 5.35 2.45 
PTB44 4.67 0.12 2.93 0.08 
Μέση τιµή 3.75  4.15  
Τυπική 
απόκλιση 2.82 

 
2.90 
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Πίνακα 2.4 (Συνέχεια) 

PN 
Z95 
kpc 

σφάλµα 
kpc 

SB96 
kpc 

σφάλµα 
kpc 

BL01 
kpc 

σφάλµα 
kpc 

PTB1 1.09 0.21 2.87 0.88 0.54 0.25 
PTB2 3.73 0.98 1.91 4.18 4.65 1.29 
PTB3 4.27 0.57 0.65 0.59 5.86 1.27 
PTB4 2.15 0.58 0.74 0.23 2.99 0.94 
PTB5 2.94 1.29 2.39 6.27 3.39 1.35 
PTB6 0.89 0.17 1.34 1.64 1.26 0.55 
PTB7 8.49 1.10 3.44 3.83 10.62 1.97 
PTB8 3.69 0.59 1.05 0.87 4.97 1.14 
PTB9 6.52 0.83 2.14 2.68 8.37 1.61 
PTB10 12.94 1.86 6.73 6.84 15.63 2.86 
PTB11 5.53 1.33 3.59 5.80 6.55 1.63 
PTB12 2.74 0.57 1.09 0.45 3.69 0.98 
PTB13 6.87 1.19 3.64 4.63 8.37 1.73 
PTB14 6.71 1.68 4.87 7.52 7.75 1.93 
PTB15 2.28 0.14 3.51 0.69 1.89 0.26 
PTB16 2.34 0.33 1.77 0.72 3.14 0.76 
PTB17 1.82 0.11 2.81 0.93 1.69 0.02 
PTB18 1.89 0.06 3.39 0.61 1.84 0.11 
PTB19 4.07 0.81 2.55 2.68 4.91 1.13 
PTB20 3.01 0.89 2.85 4.27 3.21 0.94 
PTB21 3.16 0.12 3.98 0.30 4.79 0.94 
PTB22 4.91 0.36 2.39 0.39 6.71 1.21 
PTB23 4.37 0.08 4.99 0.36 4.13 0.18 
PTB24 9.62 1.26 5.11 4.28 11.63 2.06 
PTB25 3.09 0.09 4.22 0.46 2.79 0.18 
PTB26 1.35 0.19 2.34 1.27 1.14 0.09 
PTB27 3.82 0.98 2.27 3.96 4.65 1.25 
PTB28 16.95 5.89 14.63 27.88 18.66 5.72 
PTB29 3.40 0.13 4.23 0.56 3.07 0.27 
PTB30 1.55 0.16 2.08 1.02 2.14 0.58 
PTB31 1.85 0.36 1.50 0.36 2.29 0.64 
PTB32 5.09 0.02 6.18 0.07 4.73 0.15 
PTB33 10.51 1.15 4.15 3.64 13.14 2.27 
PTB34 1.60 0.05 1.71 1.13 1.61 0.09 
PTB35 5.32 0.98 2.99 3.66 6.46 1.41 
PTB36 4.54 0.54 1.83 0.50 5.96 1.18 
PTB37 2.35 0.41 1.85 0.20 2.83 0.67 
PTB38 3.35 1.69 3.59 9.21 3.42 1.51 
PTB39 7.82 2.19 6.45 10.19 8.75 2.30 
PTB40 5.69 1.22 3.89 5.01 6.67 1.53 
PTB41 6.28 1.49 4.70 6.54 7.19 1.72 
PTB42 11.36 4.96 11.13 25.37 12.02 4.49 
PTB43 6.07 2.40 5.97 12.26 6.44 2.23 
PTB44 2.51 0.05 4.39 0.32 2.27 0.03 

Μέση τιµή 4.78  3.63  5.56  

Τυπική 
απόκλιση 3.39 

 
2.58 

 
3.99 
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Το σφαιροειδές του Γαλαξία καταλαµβάνει µια περιοχή µε ακτίνα περίπου 3.0 

kpc (Costa, Cavichia & Maciel 2009). Σύµφωνα όµως µε τις γαλαξιακές αποστάσεις 

των ΠΝ του δείγµατός µας, υπάρχουν ΠΝ τα οποία έχουν γαλαξιακή απόσταση πολύ 

µεγαλύτερη από 3.0 kpc, και ως εκ τούτου, είναι πιθανό να µην ανήκουν στο 

σφαιροειδές αλλά στο δίσκο. Η µέση τιµή της απόστασης των ΠΝ του δείγµατος µας 

από το κέντρο του Γαλαξία κυµαίνεται από 3.5 έως 5.5 kpc ανάλογα την µέθοδο που 

χρησιµοποιείται. 

 

2.3.3 Ταξινόµηση των ΠΝ 
  
 Όπως έχει αναφερθεί σε προηγούµενο κεφάλαιο (κεφ 1), τα ΠΝ 

ταξινοµούνται σύµφωνα µε την µορφολογία τους σε σφαιρικά, ελλειπτικά και 

διπολικά. Η διαφορετική µορφολογία τους µπορεί να αποδοθεί είτε σε διαφορετικά 

στάδια της εξέλιξης τους είτε σε συστήµατα αστεριών. Τα πλανητικά νεφελώµατα 

του δείγµατός µας ταξινοµήθηκαν ως  εξής: 24 (55%) σφαιρικά (π.χ. PTB25, PTB42), 

16 (36%) ελλειπτικά (π.χ. PTB4, PT23), και 4 (9%) διπολικά (π.χ. PTB7, PTB36) 

(Boumis et al. 2003; 2006, Boumis & Bryce 2004). Xρησιµοποιώντας το µοντέλο 

Cloudy, υπολογίσαµε τις αφθονίες των στοιχείων τους, και τις µελετήσαµε σε σχέση 

µε την µορφολογία τους, χωρίζοντας τα στις οµάδες Α (κυκλικά), Β (ελλειπτικά) και Γ 

(διπολικά). Η οµάδα Α περιλαµβάνει τα PTB5, PTB11, PTB14, PTB20, PTB27, PTΒ28, 

PTB31, PTB34, PTB35, PTB38, PTB42, PTB43, η οµάδα Β τα PTB 9, PTB12, PTB19, 

PTB23, PTB26, PTB32 και τέλος η οµάδα Γ τα PTB16, PTB17, PTB25. 

 Εκτός από το διαχωρισµό των ΠΝ ως προς την µορφολογία τους, 

κατανέµονται σε 2 πρόσθετες οµάδες (Ι και ΙΙ) βάσει του πίνακα 2.3. Η οµάδα Ι 

περιλαµβάνει τα ΠΝ που έχουν απόσταση από το κέντρο του Γαλαξία µικρότερη από 

3.0 kpc, άρα αναφερόµαστε στα ΠΝ που σίγουρα ανήκουν στο Γαλαξιακό 

σφαιροειδές, ενώ η οµάδα ΙΙ περιλαµβάνει τα ΠΝ που πιθανόν ανήκουν στο δίσκο 

του Γαλαξία (D > 3.0 kpc). Η κατανοµή της αφθονίας των στοιχείων εµφανίζει µία 

ασυνέχεια στην απόσταση των 3.0 kpc από το κέντρο του Γαλαξία (Tiede & 

Terndrup, 1999), ενώ στην ίδια απόσταση, η πυκνότητα των αερίων του Γαλαξία 

µειώνεται πολύ γρήγορα (Portinari & Chiosi 2000). ∆υναµικά µοντέλα εξέλιξης των 

γαλαξιών προβλέπουν µείωση του ρυθµού της δηµιουργίας νέων αστεριών (Star 

Formation Rate - SFR) για αποστάσεις µικρότερες από 3.0 kpc  (Portinari & Chiosi 

1999), ενώ οι Costa, Cavichia & Maciel (2009) µελετώντας την αφθονία των 
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στοιχείων από ένα δείγµα 56 ΠΝ, κατέληξαν στο συµπέρασµα ότι τα ΠΝ του 

σφαιροειδούς χωρίζονται από τα ΠΝ του δίσκου µε µια απόσταση ίση µε 2.9 Kpc. 

 
2.4 Μοντελοποίηση των ΠΝ 

 
2.4.1  Μοντέλο φωτο-ιονισµού “Cloudy” 

 
Στο σηµείο αυτό θα αναφερθούµε λεπτοµερώς στο µοντέλο φωτο-ιονισµού που 

χρησιµοποιήθηκε για την προσοµοίωση των ΠΝ, το λεγόµενο µοντέλο Cloudy 

(Ferland 1998). Χρησιµοποιώντας το µοντέλο αυτό µπορούν να προσδιοριστούν οι 

τιµές των παραµέτρων που περιγράφουν ένα ΠΝ, όπως  η πυκνότητα  (ne) και η 

θερµοκρασία των ηλεκτρονίων (Te), η λαµπρότητα και η ενεργός θερµοκρασία του 

κεντρικού αστεριού ( L , T ), και οι αφθονίες στοιχείων He, N, Ο, S. 

 Το συγκεκριµένο µοντέλο επιλέχθηκε επειδή έχει ελεγχθεί και χρησιµοποιηθεί 

για αρκετές διαφορετικές φυσικές συνθήκες, δίνοντας ικαποιητικά αποτελέσµατα. 

Επίσης, περιγράφει αρκετά καλά τη σκόνη και την δηµιουργία µορίων. Οι υποθέσεις 

οι οποίες γίνονται είναι οι ακόλουθες: 

 

1. Το κεντρικό αστέρι εκπέµπει ως µέλαν σώµα (ή µοντέλο αστεριών) 

2. Το νεφέλωµα έχει σφαιρική συµµετρία  

3. Η πυκνότητα θεωρείται σταθερή για την νοητή σφαίρα ακτίνας 

Stromgren17, ενώ για µεγαλύτερη ακτίνα ακολουθεί την συνάρτηση της 

µορφής 1/r2 

4.  Ο λόγος της σκόνης προς το αέριο θεωρείται σταθερός ενώ η σκόνη 

θεωρείται µείγµα από άνθρακα και πυρίτιο 

 

Οι παραπάνω υποθέσεις αφήνουν ως ελεύθερες παραµέτρους την ενεργό 

θερµοκρασία και την λαµπρότητα του κεντρικού αστεριού, τις αφθονίες των 

στοιχείων στο νεφέλωµα, την πυκνότητα του Η και των ηλεκτρονίων, την 

θερµοκρασία των ηλεκτρονίων και τον λόγο της  σκόνης ως προς τα αέρια. Από τα 

συνολικά 44 ΠΝ του δείγµατός µας προσοµοιώσεις έγιναν µόνο για τα 21, τα οποία 

επιλέχθηκαν βάσει του αριθµού των γραµµών εκποµπής που είχαν ανιχνευθεί στα 

φάσµατα τους. Για την καλύτερη δυνατή προσοµοίωση τους, ο αριθµός των γραµµών 

                                                 
17 Ακτίνα Stromgren ορίζεται η σφαίρα µε ακτίνα µέσα στην οποία όλο το υδρογόνο είναι 

ιονισµένο. 
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εκποµπής που ανιχνεύθηκε έπρεπε να είναι τουλάχιστον µεγαλύτερος από 13 και 

επίσης να έχουν ανιχνευθεί οι πιο σηµαντικές γραµµές, όπως είναι η He ΙΙ 4686 Å, η 

οποία µας δίνει µία ένδειξη για την ενεργό θερµοκρασία του κεντρικού αστεριού, ή οι 

γραµµές [S II] 6716 Å και 6731 Å, των  οποίων ο λόγος µας δίνει µία τιµή για την 

πυκνότητα των ηλεκτρονίων στο νεφέλωµα (περισσότερες λεπτοµέρειες βλέπε κεφ 

1). 

 Ουσιαστηκά το µοντέλο Cloudy βασίζεται στην παρακάτω λειτουργία. Το 

υλικό του πλανητικού νεφελώµατος που προήλθε από το αστέρι κατά την διάρκεια 

του ασυµπτωτικού κλάδου των γιγάντων, βρίσκεται µεταξύ δύο νοητών σφαιρών που 

αναπαριστούν τα εσωτερικά και εξωτερικά όρια του ΠΝ. Το κέλυφος αυτό χωρίζεται 

σε 36 στρώµατα, των οποίων το πάχος µπορεί να αλλάζει για το καθένα ξεχωριστά, 

έτσι ώστε να γίνεται όσο το δυνατόν καλύτερη προσαρµογή στα ΠΝ (µικρότερο 

πάχος είναι κατάλληλο σε περιοχές όπου έχουµε επανασύνδεση). Η αφθονία των 

στοιχείων σε κάθε στρώµα δίνεται ως η αρχική συνθήκη του µοντέλου, ενώ η πηγή 

ενέργειας (το κεντρικό αστέρι) µπορεί να ακολουθεί, είτε κατανοµή του µέλανος 

σώµατος είτε των αστρικών µοντέλων. Σε καθένα από τα 36 στρώµατα υπολογίζεται 

η ενέργεια η οποία εισέρχεται σε αυτό, η θερµοκρασία και η πυκνότητα των 

ηλεκτρονίων. Η θερµοκρασία των ηλεκτρονίων υπολογίζεται από την εξίσωση της 

θερµικής ισορροπίας, ενώ σε καθένα από τα 36 στρώµατα εφαρµόζεται ταυτόχρονα 

και η εξίσωση δυναµικής ισορροπίας. 

Εφαρµόσαµε ανά ΠΝ το µοντέλο Cloudy, αλλάζοντας τις αρχικές συνθήκες 

όπου ήταν θεµιτό, προκειµένου η προσοµοίωση να είναι όσο το δυνατόν ακριβέστερη 

-δηλαδή το φάσµα που προκύπτει απο το µοντέλο να προσεγγίσει όσον το δυνατόν 

καλύτερα τα παρατηρησιακά δεδοµένα18. 

 Στους παρακάτω πίνακες παρουσιάζουµε τα αποτέλεσµατα που προέκυψαν 

από το µοντέλο Cloudy, για κάθε ένα από τα 21 ΠΝ και για τις 5 διαφορετικές 

αποστάσεις που προσδιορίστηκαν παραπάνω, όπως επίσης και για την απόσταση των 

7.8 kpc, που θεωρείται η απόσταση του σφαιροειδούς του Γαλαξία. Στην πρώτη 

στήλη εµφανίζονται όλες οι πιθανές γραµµές εκποµπής που µπορούν να 

παρατηρηθούν στα φάσµατα των ΠΝ, ενώ από την 2η έως την 7η στήλη 

παρουσιάζεται η ένταση των γραµµών εκποµπής, διορθωµένη ως προς την 

εξασθένηση της σκόνης και κανονικοποιηµένη ως προς Ηβ=100. Τέλος στην 8η στήλη 

                                                 
18 Η παράµετρος x2 µας δείχνει πόσο καλή είναι η προσοµοίωση του εκάστοτε ΠΝ, δηλαδή 

πόσο καλή είναι η ταύτιση  του µοντέλου µε τα παρατηρησιακά δεδοµένα.  
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δίνεται η ένταση των γραµµών που µετρήθηκε από το φάσµα κάθε ΠΝ ξεχωριστά και 

ο λόγος του σήµατος προς θόρυβο (S/N) για κάθε γραµµή εκποµπής. 

 

 

Πίνακας 2.5 Τα φάσµατα που προέκυψαν απο το µοντέλο Cloudy και την 

παρατήρηση 

Line 
 

PTB 5 
 
7.8 kpc 

PTB 5 
CKS 
10.7 kpc 

PTB 5 
    VdSZ 
9.8 kpc 

PTB 5 
Z95 
10.6 kpc 

PTB 5 
SB96 
10.0 kpc 

PTB 5 
BL01 
11.0 kpc 

PTB 5 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 24.1 16.2 18.0 16.7 26.6 17.7 33.5 (4) 
[Ne III] 3869 66.4 64.6 64.6 64.9 67.9 64.9 61.2 (13) 
He I+ H I 3889 20.7 20.8 20.8 20.7 20.6 20.7 19.4 (6) 
[Ne III] 3969 20.0 19.5 19.5 19.6 20.5 19.6 21.9 (8) 
Hδ 4101 26.1 26.1 26.1 26.1 26.1 26.1 25.2 (8) 
Hγ 4340 47.0 47.1 47.0 47.1 47.0 47.0 44.0 (15) 
[O III] 4363 12.2 11.7 11.8 11.8 12.5 11.8 12.5 (10) 
He I 4471 4.5 4.5 4.5 4.5 4.4 4.5 - 
He II 4686 40.9 41.1 40.5 41.1 40.6 40.7 40.4 (32) 
[Ar IV]  4712 6.8 7.6 7.3 7.6 7.0 7.5 8.2 (6) 
[Ar IV] 4740 5.3 5.9 5.7 5.9 5.4 5.8 5.3 (5) 
Hβ 4861 100.0. 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (35) 
[O III] 4959 462.1 451.3 456.2 451.7 460.1 452.9 424.1 (103) 
[O III] 5007 1319.0 1358.4 1373.1 1359.5 1384.9 1363.5 1307.6 (199) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 2.9 2.9 2.9 2.9 2.9 2.9 4.2 (4) 
[N II] 5755 - - - - - - - 
He I 5876 12.2 12.3 12.3 12.3 12.1 12.2 13.3 (24) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 - - - - - - - 
[S III] 6312 0.8 1.3 1.1 1.3 0.8 1.1 2.4 (5) 
[O I] 6363 - - - - - - - 
[Ar V] 6435 0.3 0.3 0.3 0.3 0.3 0.3 0.3 (3) 
[N II] 6548 1.6 1.6 1.6 1.6 1.6 1.6 1.7 (9) 
Hα 6563 287.1 286.9 287.0 286.9 287.3 287.1 284.8 (278) 
[N II] 6584 4.6 4.6 4.7 4.6 4.6 4.6 4.5 (24) 
He I 6678 3.4 3.5 3.5 3.4 3.4 3.4 3.1 (15) 
[S II] 6716 0.7 0.7 0.7 0.7 0.7 0.7 0.6 (5) 
[S II] 6731 0.7 0.7 0.6 0.7 0.7 0.7 0.7 (6) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.10 
34.11 

34.38 
34.38 

34.31 
34.31 

34.37 
34.37 

34.32 
34.33 

34.41 
34.41 

 

x2 0.97 1.49 1.27 1.41 0.94 1.29  

 

Line PTB 9 
 
7.8 kpc 

PTB 9 
CKS 
8.9 kpc 

PTB 9 
VdSZ 
12.7 kpc 

PTB 9 
Z95 
14.2 kpc 

PTB 9 
SB96 
9.6 kpc 

PTB 9 
BL01 
16.1 kpc 

PTB 9 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 7.8 7.6 7.3 7.2 7.4 7.3 - 
[Ne III] 3869 21.7 23.0 24.5 25.4 20.3 21.0 - 
He I+ H I 3889 29.3 29.2 29.2 29.1 28.9 28.6 - 
[Ne III] 3969 6.5 6.9 7.4 7.6 6.1 6.3 - 
Hδ 4101 25.5 25.5 25.5 25.5 25.4 25.4 27.6 (3) 
Hγ 4340 46.3 46.3 46.3 46.3 46.2 46.2 44.4 (4) 
[O III] 4363 1.4 1.6 1.8 1.8 1.6 1.8 - 
He I 4471 9.2 9.2 9.3 9.2 9.2 9.1 - 
He II 4686 82.2 83.1 82.9 83.8 91.9 87.1 90.8 (7) 
[Ar IV]  4712 1.4 1.5 1.7 1.8 1.5 1.6 - 
[Ar IV] 4740 1.0 1.1 1.2 1.3 1.1 1.2 - 
Hβ 4861 100.0. 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (15) 
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[O III] 4959 143.0 142.9 141.7 143.6 142.4 142.5 138.8 (23) 
[O III] 5007 430.5 430.4 426.4 432.3 428.7 429.0 429.8 (45) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 5.4 5.4 5.5 5.5 6.0 5.7 6.2 (3) 
[N II] 5755 0.3 0.5 0.5 0.6 0.6 0.6 - 
He I 5876 26.7 26.7 27.0 26.7 26.8 26.8 31.2 (20) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 - - - - - - - 
[S III] 6312 2.0 2.1 2.2 2.3 2.0 2.0 2.6 (5) 
[O I] 6363 - - - - - - - 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 10.5 10.5 10.6 10.6 10.8 10.7 9.8 (14) 
Hα 6563 301.1 301.2 301.5 301.3 302.5 303.0 282.5 (102) 
[N II] 6584 31.1 31.0 31.4 31.2 31.9 31.5 32.7 (32) 
He I 6678 7.6 7.6 7.7 7.6 7.7 7.7 5.5 (11) 
[S II] 6716 5.6 5.7 5.7 5.7 5.7 5.7 5.6 (12) 
[S II] 6731 4.4 4.4 4.3 4.3 4.4 4.3 4.2 (11) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

33.49 
33.50 

33.61 
33.62 

33.92 
33.93 

34.02 
34.02 

33.69 
33.69 

34.12 
34.13 

 

x2 2.46 2.42 2.36 2.34 2.45 2.45  
 

 

Line PTB 11 
 
7.8 kpc 

PTB 11 
CKS 
11.0 kpc 

PTB 11 
VdSZ 
12.1 kpc 

PTB 11 
Z95 
13.1 kpc 

PTB 11 
SB96 
11.2 kpc 

PTB 11 
BL01 
14.2 kpc 

PTB 11 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 675.7 678.0 616.1 659.4 670.8 641.4 - 
[Ne III] 3869 86.4 75.8 53.7 64.5 73.1 54.5 - 
He I+ H I 3889 25.9 25.6 24.7 25.2 25.3 24.7 - 
[Ne III] 3969 26.1 22.8 16.2 19.5 22.1 16.4 - 
Hδ 4101 25.8 25.8 25.7 25.8 25.8 25.7 - 
Hγ 4340 46.7 46.7 46.6 46.6 46.7 46.6 42.9 (3) 
[O III] 4363 5.8 5.0 3.8 4.2 4.9 3.7 - 
He I 4471 7.1 7.0 6.8 6.9 6.9 6.8 - 
He II 4686 32.5 29.9 30.0 28.7 30.5 27.7 39.2 (3) 
[Ar IV]  4712 0.7 0.5 0.5 0.4 0.5 0.4 - 
[Ar IV] 4740 0.5 0.4 0.4 0.3 0.4 0.3 - 
Hβ 4861 100.0. 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (14) 
[O III] 4959 315.5 318.8 322.6 316.4 320.7 322.0 318.2 (40) 
[O III] 5007 949.7 959.6 971.1 952.3 965.3 969.2 953.0 (80) 
[N I] 5200 4.1 3.6 3.7 3.4 3.8 3.4 - 
He II 5411 2.2 2.0 1.9 1.9 2.0 1.9 - 
[N II] 5755 3.2 3.1 2.6 2.9 3.0 2.7 - 
He I 5876 20.0 20.0 19.3 19.6 19.5 19.3 20.6 (14) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 47.0 45.9 45.9 45.6 46.1 46.0 48.2 (35) 
[S III] 6312 2.0 2.0 1.7 1.9 2.0 1.8 - 
[O I] 6363 15.0 14.6 14.6 14.5 14.7 14.7 13.5 (15) 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 97.4 97.1 97.3 97.7 97.8 96.8 97.5 (74) 
Hα 6563 292.0 292.5 294.5 293.4 292.8 294.2 281.6 (144) 
[N II] 6584 287.5 286.4 287.1 288.4 288.6 285.7 286.2 (141) 
He I 6678 5.7 5.6 5.5 5.6 5.5 5.5 4.6 (7) 
[S II] 6716 61.7 60.5 61.2 60.6 61.1 59.1 59.9 (67) 
[S II] 6731 53.2 54.2 52.8 53.6 53.4 54.0 54.0 (63) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

33.79 
33.78 

34.09 
34.08 

34.16 
34.16 

34.24 
34.23 

34.09 
34.09 

34.29 
34.30 

 

x2 0.54 0.50 0.55 0.53 0.50 0.57  
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Line PTB 12 
 
7.8 kpc 

PTB 12 
CKS 
7.5 kpc 

PTB 12 
VdSZ 
9.3 kpc 

PTB 12 
Z95 
10.2 kpc 

PTB 12 
SB96 
7.9 kpc 

PTB 12 
BL01 
11.2 kpc 

PTB 12 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 138.8 137.5 129.8 125.1 131.4 141.9 - 
[Ne III] 3869 183.1 183.5 181.9 181.6 181.9 181.9 - 
He I+ H I 3889 23.1 23.0 23.2 23.3 23.2 23.2 - 
[Ne III] 3969 55.2 55.3 54.8 54.7 54.8 54.8 - 
Hδ 4101 25.5 25.5 25.9 25.7 25.6 25.6 - 
Hγ 4340 47.0 47.0 47.0 47.1 47.0 47.0 39.6 (4) 
[O III] 4363 13.0 13.0 12.6 12.5 12.6 12.6 14.6 (3) 
He I 4471 5.1 5.0 5.0 5.1 5.1 5.1 - 
He II 4686 99.6 100.1 99.8 99.8 99.7 100.5 98.2 (21) 
[Ar IV]  4712 5.8 5.9 5.5 5.4 5.5 5.3 - 
[Ar IV] 4740 4.7 4.7 4.5 4.4 4.5 4.4 5.7 (3) 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (27) 
[O III] 4959 208.3 208.2 208.7 208.8 208.7 208.5 208.9 (46) 
[O III] 5007 627.1 626.7 628.3 628.6 628.1 627.5 619.9 (99) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 7.1 7.2 7.2 7.2 7.2 7.2 7.4 (4) 
[N II] 5755 0.7 0.7 0.7 0.7 0.7 0.7 - 
He I 5876 13.7 13.7 13.7 13.8 13.8 13.8 12.8 (8) 
He II 6234 - - - - - -  
[O I] 6300 0.5 0.6 0.5 0.5 0.5 0.6 - 
[S III] 6312 1.3 1.3 1.3 1.3 1.3 1.2 - 
[O I] 6363 0.2 0.2 0.2 0.2 0.2 0.2 - 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 7.7 7.7 7.7 7.7 7.7 7.7 6.9 (10) 
Hα 6563 298.8 299.1 297.2 296.5 297.4 298.2 282.9 (145) 
[N II] 6584 22.6 22.7 22.8 22.7 22.7 22.7 23.5 (28) 
He I 6678 3.7 3.7 3.7 3.7 3.7 3.7 4.3 (5) 
[S II] 6716 6.6 6.6 6.6 6.5 6.6 6.6 6.6 (9) 
[S II] 6731 6.0 6.0 6.0 6.0 6.0 6.0 6.0 (9) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

33.89 
33.89 

33.88 
33.88 

34.06 
34.06 

34.14 
34.14 

33.92 
33.92 

34.22 
34.22 

 

X2 0.36 0.36 0.38 0.39 0.38 0.42  

 
 

Line PTB 14 
 
7.8 kpc 

PTB 14 
CKS 
12.3 kpc 

PTB 14 
VdSZ 
13.1 kpc 

PTB 14 
Z95 
14.3 kpc 

PTB 14 
SB96 
12.4 kpc 

PTB 14 
BL01 
15.3 kpc 

PTB 14 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 11.1 11.3 10.8 11.0 11.3 11.3 - 
[Ne III] 3869 65.5 65.1 62.7 63.0 65.1 63.7 52.8 (5) 
He I+ H I 3889 25.5 25.1 25.2 25.0 25.1 25.1 - 
[Ne III] 3969 19.8 19.6 18.9 19.0 19.6 19.2 - 
Hδ 4101 26.7 25.7 26.5 26.5 26.5 26.4 - 
Hγ 4340 47.5 47.3 47.3 47.3 47.3 47.2 44.8 (6) 
[O III] 4363 4.7 4.7 4.5 4.6 4.7 4.6 - 
He I 4471 6.6 6.5 6.5 6.5 6.5 6.5 - 
He II 4686 15.3 14.6 14.5 13.9 14.6 14.6 9.7 (4) 
[Ar IV]  4712 4.8 4.8 4.8 4.8 4.8 4.9 6.5 (3) 
[Ar IV] 4740 3.6 3.6 3.6 3.6 3.6 3.6 5.6 (3) 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (15) 
[O III] 4959 318.3 320.0 317.9 320.1 319.6 319.2 313.2 (46) 
[O III] 5007 958.1 961.9 956.9 963.5 961.9 960.8 953.4 (100) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 1.1 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 1.2 (3) 
[N II] 5755 - - - - - - - 
He I 5876 18.1 18.0 18.1 17.9 18.1 18.1 20.0 (20) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 - - - - - - - 
[S III] 6312 1.9 1.7 1.6 1.2 1.7 2.9 - 
[O I] 6363 - - - - - - - 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
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[N II] 6548 1.3 1.3 1.2 1.3 1.3 1.3 1.3 (3) 
Hα 6563 286.9 288.6 288.7 288.8 288.6 289.5 282.4 (193) 
[N II] 6584 3.7 3.7 3.6 3.8 3.6 3.7 3.7 (6) 
He I 6678 5.1 5.1 5.1 5.1 5.1 5.1 3.8 (9) 
[S II] 6716 0.6 0.7 0.6 0.6 0.7 0.7 0.5 (3) 
[S II] 6731 0.5 0.6 0.5 0.5 0.6 0.6 0.5 (2) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

33.74 
33.73 

34.13 
34.13 

34.19 
34.19 

34.26 
34.26 

34.13 
34.13 

34.32 
34.32 

 

x2 1.61 1.61 1.55 1.55 1.61 1.60  

 
 

Line PTB 16 
 
7.8 kpc 

PTB 16 
CKS 
6.5 kpc 

PTB 16 
VdSZ 
8.5 kpc 

PTB 16 
Z95 
9.4 kpc 

PTB 16 
SB96 
6.9 kpc 

PTB 16 
BL01 
10.4 kpc 

PTB 16 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 7.2 7.6 9.0 5.7 8.0 8.1 - 
[Ne III] 3869 105.6 111.0 127.2 90.5 121.2 113.9 110.8 (5) 
He I+ H I 3889 25.5 25.3 24.5 26.2 25.8 25.4 - 
[Ne III] 3969 31.8 33.5 38.4 27.3 33.8 34.3 - 
Hδ 4101 26.2 26.2 26.1 26.1 26.1 26.1 24.8 (3) 
Hγ 4340 47.2 47.2 47.2 47.1 47.2 47.2 42.1 (5) 
[O III] 4363 5.7 5.9 6.6 5.3 6.0 6.2 - 
He I 4471 6.2 6.1 6.1 6.6 6.3 6.1 - 
He II 4686 96.5 96.4 95.4 99.6 96.1 95.5 94.2 (12) 
[Ar IV]  4712 12.6 12.7 14.2 12.1 12.8 13.7 - 
[Ar IV] 4740 9.5 9.6 10.7 9.1 9.7 10.3 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (11) 
[O III] 4959 144.3 145.5 144.7 144.3 145.9 144.7 144.7 (16) 
[O III] 5007 434.4 437.9 435.5 434.3 439.1 435.5 435.8 (26) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 6.9 6.9 6.8 7.1 6.8 6.8 8.3 (3) 
[N II] 5755 0.3 0.3 0.3 0.3 0.3 0.3 - 
He I 5876 16.4 16.1 16.1 17.5 16.6 16.2 16.1 (5) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 - - - - - - - 
[S III] 6312 8.6 8.0 8.3 7.5 8.9 9.2 - 
[O I] 6363 - - - - - - - 
[Ar V] 6435 0.5 0.5 0.5 0.5 0.5 0.6 - 
[N II] 6548 4.3 4.3 4.3 4.5 4.4 4.1 4.4 (3) 
Hα 6563 284.9 284.6 284.4 285.6 284.7 284.9 283.8 (68) 
[N II] 6584 12.6 12.8 12.6 13.2 12.9 12.1 12.7 (3) 
He I 6678 4.6 4.5 4.5 4.9 4.7 4.6 5.1 (3) 
[S II] 6716 7.5 7.2 8.4 5.6 8.3 9.3 7.4 (3) 
[S II] 6731 5.7 5.5 6.4 4.3 6.3 7.0 4.5 (2) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

33.95 
33.95 

33.80 
33.79 

34.02 
34.02 

34.12 
34.11 

33.85 
33.85 

34.20 
34.20 

 

x2 0.07 0.07 0.11 0.21 0.07 0.11  

 
Line PTB 17 

 
7.8 kpc 

PTB 17 
CKS 
5.1 kpc 

PTB 17 
VdSZ 
6.2 kpc 

PTB 17 
Z95 
6.9 kpc 

PTB 17 
SB96 
5.3 kpc 

PTB 17 
BL01 
7.5 kpc 

PTB 17 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 421.6 427.3 410.8 410.1 418.7 412.1 358.5 (8) 
[Ne III] 3869 58.5 53.3 42.9 50.5 53.4 50.1 - 
He I+ H I 3889 26.1 26.0 25.8 26.5 25.7 25.7 - 
[Ne III] 3969 17.6 16.1 13.1 15.3 16.1 15.1 - 
Hδ 4101 25.8 25.7 25.7 25.7 25.8 25.7 26.9 (4) 
Hγ 4340 46.6 46.6 46.5 46.6 46.6 46.6 43.4 (6) 
[O III] 4363 2.8 2.7 2.1 2.5 2.6 2.4 - 
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He I 4471 7.2 6.8 7.3 7.5 7.4 7.2 - 
He II 4686 21.1 22.8 22.3 21.1 21.8 21.2 22.2 (5) 
[Ar IV]  4712 0.4 0.3 0.3 0.3 0.3 0.3 - 
[Ar IV] 4740 0.3 0.2 0.2 0.2 0.2 0.2 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (16) 
[O III] 4959 207.5 211.0 204.2 205.7 209.3 204.6 212.7 (35) 
[O III] 5007 624.5 635.1 614.6 619.0 630.1 615.7 620.5 (80) 
[N I] 5200 1.1 1.0 1.0 1.1 1.0 1.1 - 
He II 5411 1.4 1.5 1.4 1.4 1.4 1.4 - 
[N II] 5755 2.8 2.7 2.5 2.7 2.7 2.7 4.8 (5) 
He I 5876 20.4 20.3 20.6 21.2 19.9 20.2 20.9 (16) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 9.1 8.3 8.8 8.6 8.4 8.9 9.4 (7) 
[S III] 6312 1.6 1.5 1.4 1.5 1.6 1.5 - 
[O I] 6363 2.9 2.7 2.8 2.7 2.7 2.8 1.7 (3) 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 103.5 103.7 104.7 104.3 104.4 104.1 101.0 (55) 
Hα 6563 294.6 295.1 296.3 295.4 295.0 295.5 282.1 (110) 
[N II] 6584 305.5 305.9 309.1 307.7 307.9 307.2 309.0 (95) 
He I 6678 5.8 5.8 5.9 6.1 5.7 5.8 4.8 (8) 
[S II] 6716 39.9 37.8 38.4 38.1 38.3 38.5 36.5 (35) 
[S II] 6731 30.0 28.6 28.5 28.5 29.1 29.6 30.5 (27) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.15 
34.25 

33.85 
33.88 

33.99 
34.06 

34.09 
34.15 

33.91 
33.93 

34.14 
34.23 

 

x2 2.37 1.12 1.77 1.73 1.03 2.50  

 

 

Line PTB 19 
 
7.8 kpc 

PTB 19 
CKS 
9.0 kpc 

PTB 19 
VdSZ 
10.2 kpc 

PTB 19 
Z95 
11.2 kpc 

PTB 19 
SB96 
9.3 kpc 

PTB 19 
BL01 
12.1 kpc 

PTB 19 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 14.9 15.0 18.2 20.1 20.1 17.1 - 
[Ne III] 3869 49.5 52.9 46.6 42.0 48.7 49.4 36.5 (3) 
He I+ H I 3889 24.2 24.3 23.9 23.8 23.8 24.9 - 
[Ne III] 3969 14.9 15.9 14.0 12.3 12.3 14.9 - 
Hδ 4101 26.0 26.0 25.9 25.9 26.0 26.0 23.5 (4) 
Hγ 4340 46.8 46.8 46.8 46.7 46.8 46.8 48.3 (8) 
[O III] 4363 2.8 3.0 2.6 2.5 2.5 2.8 - 
He I 4471 6.2 6.3 6.2 6.2 6.2 6.2 - 
He II 4686 22.5 20.2 14.4 16.1 16.1 16.9 - 
[Ar IV]  4712 3.4 3.5 2.6 2.5 3.8 3.1 - 
[Ar IV] 4740 2.5 2.6 1.9 1.8 2.8 2.3 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (27) 
[O III] 4959 272.2 226.1 228.5 228.8 227.9 227.5 232.1 (44) 
[O III] 5007 683.9 680.5 687.9 688.6 685.9 684.8 681.5 (85) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 1.5 1.4 1.4 1.1 1.1 1.1 - 
[N II] 5755 0.1 0.1 0.1 0.1 0.1 0.1 - 
He I 5876 17.5 17.6 17.4 17.5 17.5 17.5 18.1 (22) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 - - - - - - - 
[S III] 6312 1.1 1.1 0.9 0.7 0.7 0.9 - 
[O I] 6363 - - - - - - - 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 3.3 3.3 3.3 3.3 3.3 3.3 3.1 (14) 
Hα 6563 293.6 293.3 294.2 295.4 294.0 294.2 281.3 (238) 
[N II] 6584 9.6 9.7 9.6 9.6 9.6 9.6 9.9 (31) 
He I 6678 4.9 5.0 5.0 5.0 5.0 5.0 4.7 (15) 
[S II] 6716 1.5 1.5 1.5 1.6 1.5 1.5 1.1 (6) 
[S II] 6731 1.2 1.2 1.2 1.2 1.1 1.1 1.5 (7) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

33.91 
33.90 

34.02 
34.02 

34.13 
34.13 

34.21 
34.21 

34.05 
34.05 

34.28 
34.28 

 

x2 1.08 1.15 0.97 1.10 1.11 1.13  
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Line PTB 20 

 
7.8 kpc 

PTB 20 
CKS 
10.4 kpc 

PTB 20 
VdSZ 
9.0 kpc 

PTB 20 
Z95 
9.6 kpc 

PTB 20 
SB96 
9.4 kpc 

PTB 20 
BL01 
9.9 kpc 

PTB 20 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 571.0 558.9 560.4 546.3 545.0 570.3 - 
[Ne III] 3869 30.3 44.4 53.9 41.4 49.7 36.8 26.4 (3) 
He I+ H I 3889 26.6 27.1 28.0 27.0 27.4 27.0 - 
[Ne III] 3969 9.1 13.4 16.3 12.5 15.0 11.1 - 
Hδ 4101 25.9 25.9 26.0 26.0 26.0 26.0 - 
Hγ 4340 46.8 46.9 47.0 47.0 47.0 46.9 - 
[O III] 4363 11.2 15.0 18.7 14.1 16.4 12.9 - 
He I 4471 7.3 7.3 7.5 7.3 7.4 7.4 - 
He II 4686 34.7 42.7 55.7 39.3 47.6 37.2 - 
[Ar IV]  4712 4.3 7.2 10.2 6.9 8.9 5.8 - 
[Ar IV] 4740 3.5 5.8 8.3 5.5 7.2 4.6 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (12) 
[O III] 4959 485.5 460.5 469.6 461.9 450.7 4780.4 468.0 (45) 
[O III] 5007 1461.4 1386.1 1413.4 1390.5 1356.7 1415.9 1406.0 (80) 
[N I] 5200 0.2 - - 0.2 0.2 0.2 - 
He II 5411 2.4 3.0 3.9 2.7 3.3 2.6 3.1 (4) 
[N II] 5755 0.4 0.5 0.6 0.5 0.5 0.5 - 
He I 5876 20.5 20.4 21.0 20.5 20.5 20.6 21.3 (16) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 8.0 8.8 8.8 8.5 9.0 8.7 8.6 (10) 
[S III] 6312 0.4 0.4 0.4 0.4 0.4 0.3 - 
[O I] 6363 2.5 2.3 2.8 2.7 2.9 2.8 - 
[Ar V] 6435 - - 0.2 - 0.1 - - 
[N II] 6548 10.1 10.1 10.2 10.2 10.1 10.1 9.4 (18) 
Hα 6563 289.3 288.3 288.7 288.4 288.4 288.7 283.1 (80) 
[N II] 6584 29.9 29.7 30.1 30.1 29.8 29.8 31.6 (31) 
He I 6678 5.7 5.6 5.7 5.7 5.6 5.7 5.2 (8) 
[S II] 6716 3.5 3.3 3.2 3.2 3.2 3.3 2.4 (5) 
[S II] 6731 3.7 3.4 3.3 3.3 3.3 3.4 4.0 (7) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.31 
34.24 

34.56 
34.50 

34.38 
34.37 

34.49 
34.43 

34.45 
34.41 

34.48 
34.45 

 

x2 1.83 1.54 1.58 1.58 1.59 1.07  

 
 
Line PTB 23 

 
7.8 kpc 

PTB 23 
CKS 
2.9 kpc 

PTB 23 
VdSZ 
3.4 kpc 

PTB 23 
Z95 
3.7 kpc 

PTB 23 
SB96 
3.0 kpc 

PTB 23 
BL01 
4.0 kpc 

PTB 23 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 13.4 12.3 12.6 14.0 13.5 12.0 - 
[Ne III] 3869 30.0 32.4 30.6 29.2 30.5 32.8 22.5 (5) 
He I+ H I 3889 15.1 16.1 15.7 15.4 15.6 15.4 - 
[Ne III] 3969 8.9 9.8 9.2 8.8 9.2 9.9 - 
Hδ 4101 25.8 25.8 25.8 25.8 25.8 25.8 24.5 (7) 
Hγ 4340 46.7 46.7 46.7 46.7 46.7 46.7 43.5 (12) 
[O III] 4363 7.1 6.4 6.6 6.6 6.7 7.0 - 
He I 4471 2.0 2.5 2.3 2.2 2.3 2.2 - 
He II 4686 159.8 172.5 173.1 165.7 173.6 172.8 165.2 (41) 
[Ar IV]  4712 15.1 14.8 14.5 13.6 14.2 16.0 - 
[Ar IV] 4740 11.1 11.0 10.8 10.1 10.5 11.9 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (33) 
[O III] 4959 342.8 330.8 332,1 339.8 339.1 336.2 337.5 (92) 
[O III] 5007 1031.8 995.8 999.7 1022.8 1020.7 1012.0 1063.7 (187) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 10.7 11.6 11.6 11.0 11.6 11.6 9.3 (6) 
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[N II] 5755 - - - - - - - 
He I 5876 5.5 6.8 6.3 6.0 6.0 5.9 5.2 (5) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 - - - - -  - 
[S III] 6312 1.2 1.7 1.6 1.4 1.6 1.7 - 
[O I] 6363 - - - - -  - 
[Ar V] 6435 5.4 4.1 4.3 4.2 4.1 4.9 - 
[N II] 6548 1.9 2.0 1.9 1.9 2.0 2.0 1.6 (5) 
Hα 6563 282.4 292.5 292.6 293.0 292.7 291.9 283.5 (220) 
[N II] 6584 5.7 5.8 5.7 5.7 5.8 5.8 5.9 (13) 
He I 6678 1.6 1.9 1.8 1.7 1.7 1.7 1.9 (4) 
[S II] 6716 3.5 3.4 3.4 3.3 3.5 3.3 3.1 (5) 
[S II] 6731 2.6 2.8 2.7 2.6 2.9 2.6 2.9 (5) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.84 
34.84 

34.01 
33.99 

34.12 
34.11 

34.21 
34.20 

34.02 
34.01 

34.29 
34.27 

 

x2 0.54 0.99 0.79 0.53 0.73 0.87  

          
Line PTB 25 

 
7.8 kpc 

PTB 25 
CKS 
3.7 kpc 

PTB 25 
VdSZ 
4.9 kpc 

PTB 25 
Z95 
5.5 kpc 

PTB 25 
SB96 
4.0 kpc 

PTB 25 
BL01 
6.1 kpc 

PTB 25 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 6.1 6.6 6.6 6.5 7.9 5.8 - 
[Ne III] 3869 111.7 128.3 138.9 115.1 122.9 146.1 - 
He I+ H I 3889 16.0 16.7 16.0 16.2 16.1 15.3 - 
[Ne III] 3969 33.7 38.7 41.9 34.7 37.0 44.0 - 
Hδ 4101 25.9 25.9 26.1 25.9 26.0 26.0 - 
Hγ 4340 46.9 46.9 46.9 46.9 46.9 47.0 39.6 (5) 
[O III] 4363 6.2 6.3 7.0 6.1 6.0 7.4 <14.4 (4) 
He I 4471 2.3 2.6 2.3 2.4 2.3 2.4 - 
He II 4686 126.2 128.3 125.3 129.2 126.1 129.5 126.8 (21) 
[Ar IV]  4712 9.6 8.8 9.7 9.3 9.6 9.4 10.1 (4) 
[Ar IV] 4740 7.3 6.8 7.4 7.1 7.5 7.2 6.9 (3) 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (21) 
[O III] 4959 225.0 224.7 225.3 224.6 225.2 223.8 222.1 (45) 
[O III] 5007 677.3 676.3 678.3 675.9 677.9 673.7 687.5 (105) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 8.8 8.9 8.8 9.0 8.8 9.1 8.2 (6) 
[N II] 5755 0.2 0.2 0.2 0.2 0.2 0.2 - 
He I 5876 6.1 6.8 6.0 6.3 6.1 6.2 5.4 (5) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 - - - - - - - 
[S III] 6312 5.3 5.2 5.7 5.2 5.3 5.6 - 
[O I] 6363 - - - - - - - 
[Ar V] 6435 0.6 0.4 0.5 0.5 0.4 0.6 <3.7 (4) 
[N II] 6548 2.0 2.1 2.0 2.1 2.0 2.0 2.0 (5) 
Hα 6563 287.1 286.2 285.8 286.9 286.1 285.4 282.8 (160) 
[N II] 6584 5.9 6.2 5.9 6.1 5.9 5.9 5.9 (9) 
He I 6678 1.7 1.9 1.7 1.8 1.7 1.7 2.0 (4) 
[S II] 6716 3.6 3.1 3.6 3.4 3.4 3.3 3.4 (5) 
[S II] 6731 3.0 2.7 3.1 2.9 3.2 2.8 3.2 (5) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.38 
34.38 

33.74 
33.73 

33.99 
33.99 

34.08 
34.08 

33.80 
33.80 

34.17 
34.17 

 

X2 0.14 0.31 0.14 0.18 0.14 0.20  
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Line PTB 26 
 
7.8 kpc 

PTB 26 
CKS 
5.5 kpc 

PTB 26 
VdSZ 
6.4 kpc 

PTB 26 
Z95 
7.0 kpc 

PTB 26 
SB96 
5.7 kpc 

PTB 26 
BL01 
7.6 kpc 

PTB 26 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 329.2 339.4 338.9 327.9 323.0 326.9 319.8 (8) 
[Ne III] 3869 31.5 24.9 24.7 29.6 33.2 26.0 32.9 (5) 
He I+ H I 3889 21.6 20.9 20.7 21.2 21.3 21.0 - 
[Ne III] 3969 9.5 7.5 7.4 8.9 10.0 7.8 - 
Hδ 4101 25.8 25.7 25.7 25.8 25.8 25.6 27.2 (4) 
Hγ 4340 46.6 46.6 46.6 46.6 46.7 46.6 48.9 (7) 
[O III] 4363 0.6 0.5 0.5 0.6 0.6 0.5 - 
He I 4471 5.2 4.9 4.8 5.0 5.0 5.0 - 
He II 4686 1.3 1.3 1.2 1.1 1.3 1.1 - 
[Ar IV]  4712 - - - - - - - 
[Ar IV] 4740 - - - - - - - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (31) 
[O III] 4959 55.2 55.5 54.5 56.3 56.1 54.6 54.5 (22) 
[O III] 5007 166.2 167.0 164.0 169.3 168.8 164.3 164.2 (50) 
[N I] 5200 0.2 0.2 0.2 0.2 0.2 0.2 - 
He II 5411 - - - - - - - 
[N II] 5755 0.7 0.6 0.7 0.7 0.7 0.7 - 
He I 5876 14.6 13.9 13.7 14.3 14.2 14.1 15.3 (10) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 3.2 2.9 3.0 2.9 2.7 2.9 2.6 (4) 
[S III] 6312 0.7 0.6 0.6 0.7 0.7 0.7 - 
[O I] 6363 1.0 0.9 1.0 0.9 0.9 0.9 1.4 (3) 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 27.5 27.6 27.5 27.1 27.5 27.5 27.6 (26) 
Hα 6563 294.5 295.4 295.5 294.7 294.1 295.3 284.0 (136) 
[N II] 6584 81.1 81.5 81.1 80.1 81.2 81.2 79.8 (61) 
He I 6678 4.3 4.0 3.9 4.1 4.0 4.0 3.8 (7) 
[S II] 6716 17.8 17.6 17.4 17.4 17.6 18.0 18.3 (17) 
[S II] 6731 14.5 14.7 14.3 14.3 14.8 14.7 13.9 (15) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.30 
34.28 

34.00 
33.99 

34.13 
34.11 

34.23 
34.20 

34.07 
34.02 

34.29 
34.27 

 

x2 0.35 0.61 0.62 0.58 0.85 0.52  

 
 
Line PTB 27 

 
7.8 kpc 

PTB 27 
CKS 
9.5 kpc 

PTB 27 
VdSZ 
10.4 kpc 

PTB 27 
Z95 
11.3 kpc 

PTB 27 
SB96 
9.7 kpc 

PTB 27 
BL01 
12.2 kpc 

PTB 27 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 294.8 286.9 284.7 280.5 286.5 275.9 - 
[Ne III] 3869 68.1 67.9 68.0 67.6 68.7 68.1 65.6 (3) 
He I+ H I 3889 16.3 16.1 16.3 17.2 10.8 16.9 - 
[Ne III] 3969 20.5 20.5 20.5 20.4 20.7 20.5 - 
Hδ 4101 25.7 25.7 25.7 25.8 25.6 25.7 - 
Hγ 4340 47.0 47.0 47.0 47.1 47.0 47.0 48.0 (5) 
[O III] 4363 17.3 17.3 17.4 17.1 18.0 17.6 - 
He I 4471 2.3 2.2 2.3 2.7 2.1 2.5 - 
He II 4686 87.9 86.9 86.4 82.9 92.6 86.9 92.4 (10) 
[Ar IV]  4712 10.7 10.6 10.8 10.7 10.8 10.7 9.2 (4) 
[Ar IV] 4740 13.7 13.7 13.9 13.9 13.9 13.9 15.9 (5) 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (16) 
[O III] 4959 320.4 317.2 318.1 318.7 316.2 317.2 320.4 (33) 
[O III] 5007 964.5 954.6 957.4 959.3 951.6 954.7 945.7 (78) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 6.2 6.1 6.1 5.8 6.5 6.1 - 
[N II] 5755 0.4 0.4 0.4 0.4 0.4 0.4 - 
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He I 5876 6.2 6.0 6.2 7.2 5.6 6.8 - 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 2.1 2.1 2.1 2.1 2.0 2.0 2.2 (3) 
[S III] 6312 0.8 0.8 0.8 0.8 0.8 0.8 - 
[O I] 6363 0.7 0.7 0.7 0.7 0.6 0.6 - 
[Ar V] 6435 0.5 0.5 0.5 0.5 0.6 0.5 - 
[N II] 6548 4.9 4.8 4.8 4.9 4.8 4.9 4.8 (6) 
Hα 6563 295.2 295.3 295.2 293.9 297.6 295.2 281.6 (131) 
[N II] 6584 14.4 14.2 14.3 14.3 14.1 14.4 14.2 (14) 
He I 6678 1.7 1.7 1.7 2.0 1.5 1.9 1.8 (3) 
[S II] 6716 4.7 4.7 4.8 4.7 4.8 4.8 4.9 (6) 
[S II] 6731 4.1 4.0 4.0 4.0 4.1 4.0 3.7 (4) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

33.92 
33.91 

34.09 
34.09 

34.17 
34.16 

34.24 
34.24 

34.11 
34.10 

34.30 
34.30 

 

x2 0.18 0.17 0.18 0.22 0.19 0.17  

 
Line PTB 28 

 
7.8 kpc 

PTB 28 
CKS 
22.8 kpc 

PTB 28 
VdSZ 
23.0 kpc 

PTB 28 
Z95 
24.8 kpc 

PTB 28 
SB96 
22.4 kpc 

PTB 28 
BL01 
26.5 kpc 

PTB 28 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 436.0 430.5 433..5 418.4 431.6 417.0 - 
[Ne III] 3869 295.9 318.1 315.5 318.8 312.2 317.1 326.8 (8) 
He I+ H I 3889 22.7 21.6 21.7 21.4 21.6 21.3 - 
[Ne III] 3969 89.9 95.9 95.1 96.1 94.1 95.6 96.3 (6) 
Hδ 4101 25.9 25.8 25.8 25.8 25.8 25.8 29.0 (4) 
Hγ 4340 46.8 46.7 46.7 46.7 46.7 46.7 47.6 (5) 
[O III] 4363 6.2 4.8 4.8 4.2 4.8 4.1 - 
He I 4471 5.7 5.3 5.4 5.3 5.4 5.3 - 
He II 4686 25.7 25.1 25.2 25.5 24.8 25.3 <25.4 (3) 
[Ar IV]  4712 0.7 0.4 0.6 0.3 0.4 0.5 - 
[Ar IV] 4740 0.6 0.4 0.5 0.3 0.3 0.4 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (20) 
[O III] 4959 278.4 298.6 298.4 298.4 297.9 298.2 298.5 (43) 
[O III] 5007 838.0 898.8 898.2 898.3 896.9 897.6 878.0 (83) 
[N I] 5200 2.8 2.3 2.3 2.3 2.4 2.3 14.5 (6) 
He II 5411 1.8 1.7 1.7 1.7 1.7 1.7 - 
[N II] 5755 3.6 3.1 3.2 2.9 3.1 2.9 <5.4 (3) 
He I 5876 16.3 15.2 15.3 15.2 15.2 15.2 16.2 (9) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 32.7 29.9 30.1 30.0 29.9 29.9 31.9 (20) 
[S III] 6312 2.5 2.4 2.4 2.2 2.4 2.2 2.3 (3) 
[O I] 6363 10.5 9.6 9.6 9.6 9.5 9.5 7.4 (6) 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 91.3 90.2 90.3 90.6 90.3 90.4 85.4 (44) 
Hα 6563 289.7 291.2 291.1 292.1 291.2 292.0 283.4 (93) 
[N II] 6584 269.4 266.1 266.4 267.4 266.3 266.9 284.8 (86) 
He I 6678 4.5 4.2 4.3 4.3 4.2 4.3 4.2 (12) 
[S II] 6716 41.0 41.5 41.3 41.9 41.7 41.4 43.4 (29) 
[S II] 6731 49.2 48.6 48.4 48.2 48.2 48.6 46.5 (30) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

33.32 
33.30 

34.22 
34.23 

43.22 
34.23 

34.29 
34.30 

34.20 
34.21 

34.35 
34.36 

 

x2 0.99 0.61 0.60 0.58 0.59 0.61  

 
Line PTB 31 

 
7.8 kpc 

PTB 31 
CKS 
7.3 kpc 

PTB 31 
VdSZ 
8.0 kpc 

PTB 31 
Z95 
8.7 kpc 

PTB 31 
SB96 
7.4 kpc 

PTB 31 
BL01 
9.4 kpc 

PTB 31 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 11.6 10.8 11.5 11.3 10.8 10.8 - 
[Ne III] 3869 57.9 58.5 57.7 55.5 57.4 60.8 57.7 (3) 
He I+ H I 3889 23.7 24.1 23.6 23.7 24.1 24.4 - 
[Ne III] 3969 17.4 17.6 17.4 16.7 17.3 18.3 - 
Hδ 4101 26.0 26.0 26.0 26.0 26.0 26.1 21.8 (3) 
Hγ 4340 46.9 46.8 46.9 46.8 46.8 46.9 39.0 (4) 
[O III] 4363 2.8 2.8 2.8 2.7 2.9 2.9 - 
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He I 4471 6.2 6.4 6.2 6.2 6.4 6.5 - 
He II 4686 15.7 16.7 15.6 16.6 16.9 16.1 16.3 (3) 
[Ar IV]  4712 2.2 2.3 2.2 2.2 2.3 2.4 - 
[Ar IV] 4740 1.7 1.8 1.8 1.8 1.8 1.9 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (13) 
[O III] 4959 204.4 203.8 205.0 204.7 204.0 203.7 203.6 (29) 
[O III] 5007 615.3 613.5 617.1 616.0 614.0 613.2 615.5 (65) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 1.1 1.2 1.1 1.2 1.2 1.1 - 
[N II] 5755 0.3 0.3 0.2 0.1 0.3 0.3 - 
He I 5876 17.3 17.9 17.2 17.4 17.9 18.3 18.2 (13) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 - - - - - - - 
[S III] 6312 3.7 3.8 3.7 3.6 3.7 3.9 - 
[O I] 6363 - - - - - - - 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 5.0 5.1 5.0 5.1 5.0 5.0 4.9 (12) 
Hα 6563 291.3 291.3 291.4 291.8 291.4 290.9 280.4 (166) 
[N II] 6584 14.8 15.2 14.8 14.9 14.9 14.8 15.2 (22) 
He I 6678 4.9 5.0 4.9 4.9 5.1 5.2 4.8 (10) 
[S II] 6716 2.9 2.8 2.9 2.9 2.8 2.8 2.5 (5) 
[S II] 6731 2.8 2.8 2.9 2.8 2.8 2.7 3.2 (5) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.14 
34.14 

34.09 
34.09 

34.17 
34.17 

34.24 
34.24 

34.10 
34.10 

34.31 
34.31 

 

x2 0.28 0.28 0.28 0.29 0.28 0.28  

 
Line PTB 32 

 
7.8 kpc 

PTB 32 
CKS 
1.5 kpc 

PTB 32 
VdSZ 
2.4 kpc 

PTB 32 
Z95 
2.8 kpc 

PTB 32 
SB96 
1.6 kpc 

PTB 32 
BL01 
3.2 kpc 

PTB 32 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 150.1 156.0 186.2 160.3 166.8 153.7 - 
[Ne III] 3869 85.7 68.1 87.8 82.3 71.1 82.6 96.5 (5) 
He I+ H I 3889 20.2 26.1 26.0 26.0 26.3 26.0 - 
[Ne III] 3969 25.8 20.5 26.5 24.8 21.4 24.9 - 
Hδ 4101 25.7 25.8 25.8 25.9 25.8 25.8 25.7 (3) 
Hγ 4340 46.6 46.7 46.7 46.8 46.8 46.6 44.5 (5) 
[O III] 4363 2.6 3.0 3.2 3.6 3.1 3.5 - 
He I 4471 6.8 7.1 6.8 6.9 7.1 6.9 - 
He II 4686 21.5 27.1 23.8 25.9 26.6 25.8 <25.5 (3) 
[Ar IV]  4712 0.9 0.7 0.8 1.0 0.7 1.1 - 
[Ar IV] 4740 0.7 0.5 0.6 0.8 0.5 0.8 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (13) 
[O III] 4959 165.5 160.2 166.6 163.4 162.0 165.2 162.6 (21) 
[O III] 5007 498.3 482.3 501.4 491.9 487.6 497.3 510.3 (54) 
[N I] 5200 0.4 0.3 0.4 0.4 0.4 0.4 <3.5 (4) 
He II 5411 1.5 1.8 1.6 1.8 1.8 1.8 <2.2 (3) 
[N II] 5755 2.2 2.4 2.5 2.7 2.4 2.6 - 
He I 5876 19.1 19.8 19.0 19.2 19.7 19.1 19.5 (8) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 1.2 0.9 1.4 0.9 0.9 0.9 - 
[S III] 6312 2.9 3.1 2.9 3.4 3.0 3.5 - 
[O I] 6363 0.4 0.3 0.5 0.3 0.3 0.3 - 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 81.8 81.1 81.5 82.1 81.5 81.8 80.9 (32) 
Hα 6563 294.3 293.1 292.8 291.9 293.1 292.2 283.3 (80) 
[N II] 6584 241.3 239.2 240.4 242.2 240.4 241.4 244.7 (75) 
He I 6678 5.4 5.6 5.4 5.5 5.6 5.4 4.9 (5) 
[S II] 6716 38.9 38.0 38.5 38.6 38.2 38.7 37.7 (19) 
[S II] 6731 27.5 27.6 27.8 27.8 27.7 27.7 29.3 (14) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.81 
34.83 

33.43 
33.41 

33.94 
33.95 

33.97 
33.95 

33.50 
33.49 

34.07 
34.06 

 

x2 0.20 0.46 0.15 0.20 0.32 0.16  
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Line PTB 34 

 
7.8 kpc 

PTB 34 
CKS 
7.4 kpc 

PTB 34 
VdSZ 
6.9 kpc 

PTB 34 
Z95 
7.5 kpc 

PTB 34 
SB96 
7.0 kpc 

PTB 34 
BL01 
7.8 kpc 

PTB 34 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 5.1 5.0 5.8 4.9 6.1 5.3 - 
[Ne III] 3869 63.2 63.8 63.7 63.3 64.3 63.9 56.8 (9) 
He I+ H I 3889 14.5 14.6 14.5 14.6 14.4 14.5 - 
[Ne III] 3969 19.1 19.2 19.2 19.1 19.4 19.3 24.5 (5) 
Hδ 4101 25.9 25.9 25.8 25.9 25.8 25.9 27.8 (7) 
Hγ 4340 46.8 46.8 46.7 46.8 46.7 46.8 46.1 (15) 
[O III] 4363 4.5 4.5 4.3 4.5 4.3 4.5 - 
He I 4471 1.8 1.8 1.8 1.8 1.8 1.8 - 
He II 4686 117.8 120.7 116.3 117.9 117.6 118.4 123.4 (51) 
[Ar IV]  4712 6.9 7.0 7.0 7.2 6.8 6.9 10.2 (5) 
[Ar IV] 4740 9.0 9.2 9.1 9.3 8.9 9.0 12.3 (6) 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (60) 
[O III] 4959 229.1 228.8 229.0 229.1 231.0 231.;5 223.1 (100) 
[O III] 5007 689.5 688.6 689.3 689.7 695.2 696.8 690.2 (180) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 8.0 8.2 7.9 8.0 7.9 8.0 8.8 (10) 
[N II] 5755 - - - - - - - 
He I 5876 4.8 5.0 4.9 4.9 4.8 4.8 4.0 (7) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 - - - - - - - 
[S III] 6312 0.9 0.9 0.7 0.8 0.6 0.8 0.7 (3) 
[O I] 6363 - - - - - - - 
[Ar V] 6435 2.6 2.6 2.6 2.6 2.7 2.6 1.5 (5) 
[N II] 6548 0.5 0.5 0.5 0.5 0.5 0.5 0.5 (4) 
Hα 6563 291.1 291.1 292.3 290.9 292.7 291.4 282.3 (252) 
[N II] 6584 1.5 1.5 1.5 1.5 1.5 1.5 1.5 (7) 
He I 6678 1.4 1.4 1.4 1.4 1.4 1.4 1.6 (7) 
[S II] 6716 0.6 0.6 0.6 0.5 0.6 0.6 0.6 (4) 
[S II] 6731 0.5 0.5 0.6 0.5 0.6 0.5 0.5 (4) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.39 
34.40 

34.35 
34.36 

34.27 
34.30 

34.36 
34.37 

34.30 
34.31 

34.41 
34.40 

 

x2 1.75 1.67 1.82 1.66 1.91 1.81  

 
 

Line PTB 35 
 
7.8 kpc 

PTB 35 
CKS 
9.7 kpc 

PTB 35 
VdSZ 
11.5 kpc 

PTB 35 
Z95 
12.7 kpc 

PTB 35 
SB96 
10.1 kpc 

PTB 35 
BL01 
13.9 kpc 

PTB 35 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 332.8 318.7 307.3 315.7 319.1 291.1 - 
[Ne III] 3869 101.3 104.1 104.8 103.7 104.1 105.3 90.5 (4) 
He I+ H I 3889 26.2 26.0 25.8 25.2 25.7 25.3 - 
[Ne III] 3969 30.5 31.4 31.6 31.3 31.4 31.7 36.3 (3) 
Hδ 4101 25.9 25.9 25.9 25.9 25.9 25.9 24.5 (3) 
Hγ 4340 46.8 46.8 46.8 46.8 46.8 46.8 43.6 (5) 
[O III] 4363 5.6 6.1 6.2 5.0 5.7 5.4 - 
He I 4471 7.5 7.3 7.2 7.1 7.2 7.0 - 
He II 4686 21.9 23.4 24.5 20.0 21.6 22.3 26.4 (4) 
[Ar IV]  4712 1.1 1.5 2.0 0.9 1.1 1.7 - 
[Ar IV] 4740 0.9 1.2 1.6 0.7 0.9 1.4 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (16) 
[O III] 4959 241.3 244.3 248.9 247.2 244.6 251.3 242.2 (35) 
[O III] 5007 726.2 735.4 749.2 744.2 736.2 756.3 720.7 (63) 
[N I] 5200 6.0 6.3 6.7 5.2 5.5 6.3 - 
He II 5411 1.5 1.6 1.7 1.3 1.5 1.5 - 
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[N II] 5755 7.2 7.4 7.1 7.1 7.5 6.6 - 
He I 5876 21.2 20.5 20.1 20.2 20.5 19.8 20.9 (10) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 20.5 18.7 18.0 18.6 18.9 17.1 20.7 (10) 
[S III] 6312 2.7 2.9 2.8 2.9 3.0 2.7 3.2 (4) 
[O I] 6363 6.5 6.0 5.7 5.9 6.0 5.4 5.8 (6) 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 201.6 201.7 200.5 201.2 200.7 199.5 196.0 (120) 
Hα 6563 290.0 289.9 290.3 290.3 289.7 290.9 281.3 (155) 
[N II] 6584 594.8 595.3 591.7 593.8 592.1 588.8 606.4 (235) 
He I 6678 5.9 5.7 5.7 5.6 5.7 5.6 5.8 (8) 
[S II] 6716 46.0 47.3 49.6 44.6 44.9 49.3 45.7 (47) 
[S II] 6731 49.6 47.8 45.9 50.2 50.2 45.5 49.1 (49) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

33.76 
33.75 

33.94 
33.94 

34.08 
34.09 

34.17 
34.17 

33.98 
33.98 

34.24 
34.25 

 

x2 0.19 0.23 0.58 0.35 0.22 0.82  

               
 

Line PTB 38 
 
7.8 kpc 

PTB 38 
CKS 
12.8 kpc 

PTB 38 
VdSZ 
9.8 kpc 

PTB 38 
Z95 
10.3 kpc 

PTB 38 
SB96 
10.6 kpc 

PTB 38 
BL01 
10.4 kpc 

PTB 38 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 263.8 220.6 245.8 226.6 233.7 238.6 - 
[Ne III] 3869 121.2 144.4 130.2 138.7 135.6 130.2 - 
He I+ H I 3889 21.7 21.1 21.5 21.3 21.5 21.6 - 
[Ne III] 3969 36.5 43.5 39.2 41.8 40.9 39.3 - 
Hδ 4101 25.9 25.9 25.9 25.9 25.9 25.9 - 
Hγ 4340 46.9 46.9 46.9 46.9 46.9 46.9 47.7 (4) 
[O III] 4363 11.1 13.5 11.9 13.03 12.6 12.2 - 
He I 4471 6.1 6.2 6.1 6.3 6.2 6.3 - 
He II 4686 17.8 19.0 18.2 18.9 18.8 18.4 19.2 (11) 
[Ar IV]  4712 4.8 8.4 6.1 7.6 6.7 6.6 - 
[Ar IV] 4740 6.6 11.3 8.1 10.2 9.2 8.6 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (16) 
[O III] 4959 485.5 505.0 491.2 505.5 497.8 500.9 499.1 (35) 
[O III] 5007 1461.3 1520.0 1478.6 1521.6 1498.4 1507.7 1498.0 (60) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 1.3 1.3 1.3 1.3 1.3 1.3 - 
[N II] 5755 0.7 0.7 1.2 0.7 0.7 0.7 - 
He I 5876 17.8 18.2 17.8 18.3 18.2 18.4 18.6 (18) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 3.8 3.6 3.6 3.5 3.5 3.5 3.6 (8) 
[S III] 6312 1.2 1.3 1.2 1.3 1.3 1.3 <2.6 (5) 
[O I] 6363 1.2 1.1 1.2 1.1 1.1 1.1 1.2 (3) 
[Ar V] 6435 - 0.2 0.1 0.2 0.1 0.1 - 
[N II] 6548 13.1 13.3 13.2 13.4 13.2 12.9 13.4 (14) 
Hα 6563 287.6 287.1 287.4 287.2 287.3 287.5 279.7 (70) 
[N II] 6584 38.7 39.3 38.8 39.6 38.9 38.4 38.1 (26) 
He I 6678 4.7 4.8 4.7 4.8 4.8 4.9 4.2 (8) 
[S II] 6716 5.2 5.5 5.4 5.6 5.2 5.4 4.4 (10) 
[S II] 6731 6.7 6.6 6.7 6.7 6.5 6.7 7.4 (15) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.24 
34.28 

34.71 
34.71 

34.46 
34.48 

34.52 
34.52 

34.57 
34.55 

34.53 
34.53 

 

x2 1.09 0.95 0.86 0.90 0.83 0.82  
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Line PTB 42 

 
7.8 kpc 

PTB 42 
CKS 
20.6 kpc 

PTB 42 
VdSZ 
17.6 kpc 

PTB 42 
Z95 
18.7 kpc 

PTB 42 
SB96 
18.5 kpc 

PTB 42 
BL01 
19.4 kpc 

PTB 42 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 756.4 379.0 391.4 380.4 391.6 380.1 - 
[Ne III] 3869 6.7 7.6 8.1 8.5 8.0 8.1 - 
He I+ H I 3889 20.3 20.1 20.1 21.0 19.9 20.0 - 
[Ne III] 3969 2.0 2.3 2.4 2.6 2.4 2.4 - 
Hδ 4101 25.9 25.9 26.0 26.0 25.9 26.0 35.6 (2) 
Hγ 4340 46.9 46.9 47.0 47.0 46.9 47.0 43.9 (3) 
[O III] 4363 24.1 33.8 35.8 35.9 35.1 36.7 - 
He I 4471 4.4 4.6 4.6 4.7 4.5 4.5 - 
He II 4686 71.7 71.0 74.6 75.0 73.2 76.6 80.1 (5) 
[Ar IV]  4712 8.1 8.3 8.9 8.9 8.6 9.4 - 
[Ar IV] 4740 7.3 8.7 9.3 9.5 9.0 9.8 - 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (15) 
[O III] 4959 858.6 878.8 873.9 867.3 875.7 876.4 862.5 (70) 
[O III] 5007 2584.5 2645.2 2630.3 2610.6 2636.0 2637.9 2629.4 (132) 
[N I] 5200 1.8 4.1 4.4 4.1 4.2 4.3 - 
He II 5411 4.9 5.0 5.2 5.2 5.2 5.4 5.6 (3) 
[N II] 5755 8.3 8.6 8.9 9.0 8.8 8.9 42.1 (20) 
He I 5876 12.3 13.4 13.3 13.6 13.1 13.2 14.5 (6) 
He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 21.1 20.5 20.8 20.6 20.9 20.2 20.2 (10) 
[S III] 6312 0.8 0.8 0.8 0.9 0.8 0.9 - 
[O I] 6363 6.7 6.5 6.6 6.6 6.7 6.5 7.3 (6) 
[Ar V] 6435 0.5 1.1 1.2 1.2 1.1 1.0 - 
[N II] 6548 186.9 184.9 186.1 184.7 185.2 185.3 176.4 (71) 
Hα 6563 288.2 286.4 286.5 286.4 286.4 286.4 282.0 (85) 
[N II] 6584 551.7 545.6 549.3 545.1 546.5 546.7 571.3 (131) 
He I 6678 3.4 3.5 3.5 3.6 3.5 3.5 3.0 (4) 
[S II] 6716 6.6 4.2 4.6 4.4 4.4 4.4 - 
[S II] 6731 7.3 5.2 5.5 5.5 5.4 5.4 - 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

33.68 
33.67 

34.50 
34.51 

34.38 
34.38 

34.43 
34.43 

34.41 
34.42 

34.46 
34.46 

 

x2 0.37 0.33 0.29 0.29 0.31 0.29  

 
Line PTB 43 

 
7.8 kpc 

PTB 43 
CKS 
3.4 kpc 

PTB 43 
VdSZ 
5.6 kpc 

PTB 43 
Z95 
6.4 kpc 

PTB 43 
SB96 
3.7 kpc 

PTB 43 
BL01 
7.4 kpc 

PTB 43 
Obs (S/N) 

[O II] 3727 166.9 216.9 195.6 194.7 197.0 163.0 - 
[Ne III] 3869 449.7 450.5 456.0 451.5 444.9 444.7 414.1 (17) 
He I+ H I 3889 23.4 23.6 23.6 23.5 23.6 23.1 - 
[Ne III] 3969 135.5 135.7 137.4 136.1 134.1 134.1 154.4 (10) 
Hδ 4101 25.9 25.9 25.9 25.9 25.9 26.0 23.5 (6) 
Hγ 4340 47.0 47.0 47.0 47.0 47.0 47.0 46.0( 11) 
[O III] 4363 9.1 7.7 8.3 8.4 8.2 9.1 144.0 (28) 
He I 4471 5.9 5.8 5.9 5.9 5.8 5.8 8.6 (4) 
He II 4686 7.7 7.2 6.6 6.3 8.3 7.8 7.5 (4) 
[Ar IV]  4712 2.3 1.1 1.5 1.6 1.3 2.3 - 
[Ar IV] 4740 2.2 1.1 1.5 1.5 1.4 2.3 3.8 (3) 
Hβ 4861 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 (44) 
[O III] 4959 245.6 240.4 241.7 245.5 240.7 242.4 243.2 (84) 
[O III] 5007 739.3 723.5 727.4 738.8 724.6 729.7 726.9 (159) 
[N I] 5200 - - - - - - - 
He II 5411 0.5 0.5 0.5 0.4 0.6 0.6 - 
[N II] 5755 0.5 0.4 0.4 0.4 0.4 0.5 - 
He I 5876 17.1 16.9 17.0 16.8 16.9 16.7 17.6 (31) 
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He II 6234 - - - - - - - 
[O I] 6300 3.1 3.2 3.3 3.1 3.0 3.0 2.9 (5) 
[S III] 6312 0.3 0.2 0.3 0.3 0.3 0.3 0.5 (3) 
[O I] 6363 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 1.3 (4) 
[Ar V] 6435 - - - - - - - 
[N II] 6548 7.1 7.1 7.1 7.1 6.9 7.2 7.6 (19) 
Hα 6563 288.1 287.7 288.0 288.1 287.7 288.1 282.3 (235) 
[N II] 6584 21.0 20.9 21.0 20.9 20.4 21.1 19.5 (45) 
He I 6678 4.5 4.4 4.5 4.5 4.4 4.4 4.0 (15) 
[S II] 6716 1.4 1.2 1.3 1.4 1.4 1.4 1.2 (6) 
[S II] 6731 1.5 1.5 1.5 1.5 1.7 1.6 1.6 (8) 
F(Hβ) model 
F(Hβ) obs 

34.02 
33.99 

33.25 
33.28 

33.68 
33.72 

33.75 
33.83 

33.37 
33.36 

34.00 
33.95 

 

x2 1.04 1.03 1.16 1.87 0.93 1.27  

 
 Έχοντας προσδιορίσει τα φάσµατα των ΠΝ που προέκυψαν από το µοντέλο, 

υπολογίσαµε για την απόσταση των 7.8 Kpc και για την κάθε µέθοδο υπολογισµού 

της απόστασης ξεχωριστά, για κάθε ΠΝ, τις αφθονίες των στοιχείων, την 

θερµοκρασία και την πυκνότητα του νέφους των ηλεκτρονίων και την λαµπρότητα 

και την ενεργό θερµοκρασία του κεντρικού αστεριού (πιν. 2.6). Οι αφθονίες των 

στοιχείων δίνονται ως προς το Η (ε(Χ)=log(X/H)+12), η θερµοκρασία των 

ηλεκτρονίων και του κεντρικού αστεριού δίνονται σε 103 Kelvin, η πυκνότητα των 

ηλεκτρονίων δίνεται σε e- cm-3 και τέλος η λαµπρότητα του κεντρικού αστεριού 

δίνεται σε ηλιακές λαµπρότητες. 

 
         Πίνακας 2.6 Οι φυσικές παράµετροι των νεφελωµάτων και των κεντρικών 

αστεριών τους. 

 PTB 5 
 

7.8 kpc 

PTB 5 
CKS 

10.7 kpc 

PTB 5 
VdSZ 
9.8 kpc 

PTB 5 
Z95 

10.6 kpc 

PTB 5 
SB96 

10.0 kpc 

PTB 5 
BL01 

11 0 kpc 

He 11.09 11.10 11.09 11.09 11.09 11.09 
N 7.92 8.17 8.11 8.15 7.85 8.11 
O 8.69 8.70 8.70 8.70 8.68 8.70 
S 6.56 6.88 6.79 6.85 6.48 6.81 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 84.0 78.9 79.8 79.4 88.1 81.3 

Log(L/ L
�

) 3.36 3.77 3.66 3.74 3.49 3.74 

ne 360 309 321 311 319 302 
Te 10.8 10.8 10.8 10.8 11.0 10.8 
x2 0.97 1.49 1.27 1.41 0.94 1.30 

 
 

 PTB 9 
 

7.8 kpc 

PTB 9 
CKS 

8.9 kpc 

PTB 9 
VdSZ 

12.7 kpc 

PTB 9 
Z95 

14.2 kpc 

PTB 9 
SB96 
9.6 kpc 

PTB 9 
BL01 

16.1 kpc 

He 11.38 11.38 11.38 11.38 11.38 11.37 
N 9.17 9.17 9.18 9.18 9.26 9.25 
O 8.86 8.84 8.82 8.82 8.89 8.89 
S 7.73 7.73 7.70 7.72 7.77 7.75 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
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Te 97.7 97.7 100.0 100.0 114.8 117.5 

Log(L/ L
�

) 2.90 2.96 3.20 3.31 3.02 3.35 

ne 151(0.14) 19 132(0.10) 110(0.10) 112(0.13) 126(0.10) 96(0.10) 
Te 6.0 6.0 6.0 6.0 5.7 5.7 
x2 2.46 2.42 2.36 2.34 2.45 2.45 

 
 

 PTB 11 
 

7.8 kpc 

PTB 11 
CKS 

11.0 kpc 

PTB 11 
VdSZ 

12.1 kpc 

PTB 11 
Z95 

13.1 kpc 

PTB 11 
SB96 

11.2 kpc 

PTB 11 
BL01 

14.2 kpc 

He 11.17 11.16 11.15 11.16 11.16 11.15 
N 8.09 8.13 8.25 8.18 8.15 8.23 
O 8.88 8.93 9.06 8.99 8.95 9.06 
S 6.93 6.98 7.08 7.02 6.98 7.07 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 131.8 125.9 125.9 123.0 125.9 123.0 

Log(L/ L
�

) 2.32 2.60 2.67 2.74 2.60 2.80 

ne 309 380 302 347 331 407 
Te 8.8 8.7 8.1 8.4 8.6 8.1 
x2 0.54 0.50 0.55 0.53 0.50 0.57 

 
 

 PTB 12 
 

7.8 kpc 

PTB 12 
CKS 

7.5 kpc 

PTB 12 
VdSZ 
9.3 kpc 

PTB 12 
Z95 

10.2 kpc 

PTB 12 
SB96 
7.9 kpc 

PTB 12 
BL01 

11.2 kpc 

He 11.31 11.31 11.30 11.30 11.31 11.31 
N 7.09 7.09 7.11 7.12 7.11 7.08 
O 8.00 7.98 7.99 7.99 7.99 7.99 
S 6.02 6.02 6.04 6.04 6.03 6.01 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 223.9 223.9 208.9 199.5 208.9 213.7 

Log(L/ L
�

) 2.70 2.71 2.90 2.99 2.76 3.06 

ne 734(0.39) 736(0.39) 812(0.26) 831(0.22) 792(0.31) 776(0.21) 
Te 14.2 14.2 14.1 14.0 14.1 14.0 
x2 0.36 0.36 0.38 0.39 0.38 0.42 

 
 

 PTB 14 
 

7.8 kpc 

PTB 14 
CKS 

12.3 kpc 

PTB 14 
VdSZ 

13.1 kpc 

PTB 14 
Z95 

14.3 kpc 

PTB 14 
SB96 

12.4 kpc 

PTB 14 
BL01 

15.3 kpc 

He 11.17 11.16 11.16 11.16 11.16 11.16 
N 8.36 8.34 8.36 8.38 8.34 8.34 
O 8.73 8.74 8.75 8.75 8.74 8.75 
S 7.30 7.27 7.28 7.25 7.27 7.26 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 53,7 56.2 56.2 56.2 56.2 57.5 

Log(L/ L
�

) 3.67 3.91 4.19 4.04 3.91 4.04 

ne 240 191 185 179 191 170 
Te 9.0 8.9 8.9 8.9 9.0 8.9 
x2 1.61 1.61 1.55 1.55 1.61 1.60 

 

                                                 
19 Στις παρενθέσεις δίνονται οι τιµές της παραµέτρου filling factor όταν χρησιµοποιείται. Στις 

περιπτώσεις που δεν γίνεται ρητή αναφορά, η τιµή της παραµέτρου αυτής ισούται µε 1. 
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 PTB 16 
 

7.8 kpc 

PTB 16 
CKS 

6.5 kpc 

PTB 16 
VdSZ 
8.5 kpc 

PTB 16 
Z95 

9.4 kpc 

PTB 16 
SB96 
6.9 kpc 

PTB 16 
BL01 

10.4 kpc 

He 11.31 11.31 11.31 11.33 11.32 11.31 
N 8.26 8.24 8.10 8.45 8.20 8.15 
O 8.02 8.00 7.94 8.08 8.00 7.99 
S 7.41 7.36 7.26 7.47 7.37 7.38 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 91.2 89.1 97.7 89.1 93.3 97.7 

Log(L/ L
�

) 3.42 3.30 3.40 3.63 3.31 3.56 

ne 90 90 90 72 85 71 
Te 12.6 12.7 13.4 12.1 12.8 13.0 
x2 0.07 0.07 0.10 0.20 0.07 0.10 

 
 

 PTB 17 
 

7.8 kpc 

PTB 17 
CKS 

5.1 kpc 

PTB 17 
VdSZ 
6.2 kpc 

PTB 17 
Z95 

6.9 kpc 

PTB 17 
SB96 
5.3 kpc 

PTB 17 
BL01 
7.5 kpc 

He 11.18 11.19 11.19 11.20 11.18 11.18 
N 8.26 8.28 8.34 8.30 8.29 8.30 
O 8.80 8.84 8.91 8.85 8.84 8.85 
S 6.94 6.96 7.01 6.97 6.97 6.98 
Ar - - - -  - 
Ne - - - -  - 
Te 104.7 107.2 107.2 104.7 107.2 104.7 

Log(L/ L
�

) 2.71 2.43 2.56 2.64 2.47 2.69 

ne 68 87 76 73 93 68 
Te 8.7 8.5 8.2 8.4 8.5 8.4 
x2 2.37 1.12 1.77 1.73 1.03 2.50 

 
 

 PTB 19 
 

7.8 kpc 

PTB 19 
CKS 

9.0 kpc 

PTB 19 
VdSZ 

10.2 kpc 

PTB 19 
Z95 

11.2 kpc 

PTB 19 
SB96 
9.3 kpc 

PTB 19 
BL01 

12.1 kpc 

He 11.15 11.15 11.13 11.13 11.12 11.14 
N 8.36 8.35 8.27 8.21 8.30 8.28 
O 8.70 8.67 8.71 8.75 8.70 8.69 
S 7.03 7.02 6.94 6.86 6.96 6.94 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 67.6 67.6 67.6 70.8 67.6 69.2 

Log(L/ L
�

) 3.32 3.41 3.39 3.39 3.38 3.54 

ne 93 91 123 81 89 78 
Te 8.5 8.6 8.3 8.1 8.4 8.4 
x2 1.08 1.15 1.00 1.07 1.09 1.13 

 
 

 PTB 20 
 

7.8 kpc 

PTB 20 
CKS 

10.4 kpc 

PTB 20 
VdSZ 
9.0 kpc 

PTB 20 
Z95 

9.6 kpc 

PTB 20 
SB96 
9.4 kpc 

PTB 20 
BL01 
9.9 kpc 

He 11.23 11.24 11.28 11.24 11.26 11.24 
N 7.22 7.12 7.08 7.15 7.10 7.17 
O 8.84 8.67 8.61 8.70 8.62 8.75 
S 5.97 5.82 5.74 5.83 5.76 5.87 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 128.8 141.3 162.2 138.1 151.4 134.9 
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Log(L/ L
�

) 2.88 3.14 3.00 3.07 3.05 3.05 

ne 588 562 549 562 562 512 
Te 10.2 11.3 12.1 11.1 11.7 10.8 
x2 1.83 1.54 1.58 1.58 1.59 1.07 

 
 

 PTB 23 
 

7.8 kpc 

PTB 23 
CKS 

2.9 kpc 

PTB 23 
VdSZ 
3.4 kpc 

PTB 23 
Z95 

3.7 kpc 

PTB 23 
SB96 
3.0 kpc 

PTB 23 
BL01 
4.0 kpc 

He 11.20 11.25 11.24 11.22 11.24 11.23 
N 8.39 8.41 8.40 8.36 8.37 8.43 
O 9.12 9.10 9.12 9.14 9.13 9.10 
S 7.39 7.45 7.42 7.35 7.40 7.43 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 151.4 128.8 134.9 141.3 138.1 138.1 

Log(L/ L
�

) 3.99 3.31 3.40 3.44 3.30 3.56 

ne 83 135 126 118 132 118 
Te 9.6 9.2 9.2 9.1 9.2 9.5 
x2 0.54 0.99 0.79 0.53 0.73 0.87 

 
 

 PTB 25 
 

7.8 kpc 

PTB 25 
CKS 

3.7 kpc 

PTB 25 
VdSZ 
4.9 kpc 

PTB 25 
Z95 

5.5 kpc 

PTB 25 
SB96 
4.0 kpc 

PTB 25 
BL01 
6.1 kpc 

He 11.16 11.18 11.16 11.17 11.16 11.18 
N 8.36 8.33 8.27 8.34 8.22 8.33 
O 8.52 8.47 8.44 8.51 8.50 8.42 
S 7.54 7.48 7.47 7.51 7.45 7.49 
Ar 6.44 6.41 6.39 6.45 6.52 6.32 
Ne - - - - - - 
Te 97.7 89.1 93.3 93.3 85.1 97.7 

Log(L/ L
�

) 3.89 3.41 3.56 3.69 3.60 3.70 

ne 417(0.32) 575(0.30) 501(0.34) 513(0.26) 870(0.33) 407(0.44) 
Te 10.1 10.2 10.6 10.0 10.0 11.0 
X2 0.14 0.31 0.14 0.18 0.14 0.19 

 
 

 PTB 26 
 

7.8 kpc 

PTB 26 
CKS 

5.5 kpc 

PTB 26 
VdSZ 
6.4 kpc 

PTB 26 
Z95 

7.0 kpc 

PTB 26 
SB96 
5.7 kpc 

PTB 26 
BL01 
7.6 kpc 

He 11.01 10.99 10.98 11.00 11.00 10.99 
N 7.58 7.62 7.62 7.59 7.57 7.62 
O 8.54 8.63 8.63 8.56 8.53 8.60 
S 6.61 6.67 6.66 6.63 6.62 6.66 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 61.7 60.3 60.3 60.3 61.7 60.3 

Log(L/ L
�

) 2.70 2.43 3.55 2.64 2.50 2.70 

ne 224 257 234 240 269 224 
Te 8.5 8.2 8.2 8.4 8.5 8.3 
x2 0.35 0.61 0.62 0.58 0.85 0.52 
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 PTB 27 

 
7.8 kpc 

PTB 27 
CKS 

9.5 kpc 

PTB 27 
VdSZ 

10.4 kpc 

PTB 27 
Z95 

11.3 kpc 

PTB 27 
SB96 
9.7 kpc 

PTB 27 
BL01 

12.2 kpc 

He 11.09 11.09 11.09 11.10 11.10 11.10 
N 6.82 6.82 6.83 6.84 6.82 6.85 
O 8.28 8.28 8.28 8.28 8.27 8.27 
S 5.88 5.89 5.89 5.90 5.89 5.90 
Ar 6.83 6.80 6.79 6.78 6.78 6.75 
Ne - - - - - - 
Te 213.8 213.8 213.8 199.6 239.9 213.8 

Log(L/ L
�

) 2.77 2.93 2.99 3.04 2.98 3.12 

ne 269 240 234 224 240 214 
Te 14.1 14.2 14.2 14.1 14.4 14.3 
x2 0.18 0.17 0.18 0.22 0.19 0.17 

 
 

 PTB 28 
 

7.8 kpc 

PTB 28 
CKS 

22.8 kpc 

PTB 28 
VdSZ 

23.0 kpc 

PTB 28 
Z95 

24.8 kpc 

PTB 28 
SB96 

22.4 kpc 

PTB 28 
BL01 

26.5 kpc 

He 11.08 11.05 11.06 11.06 11.06 11.05 
N 8.07 8.17 8.17 8.22 8.17 8.22 
O 8.71 8.84 8.84 8.90 8.84 8.90 
S 6.91 7.02 7.01 7.06 7.02 7.07 
Ar 6.17 6.20 6.35 6.06 6.14 6.29 
Ne 8.47 8.63 8.62 8.70 8.62 8.70 
Te 114.8 114.8 114.8 117.5 114.8 116.1 

Log(L/ L
�

) 1.88 2.76 2.77 2.84 2.74 2.89 

ne 1318 1161 1161 1071 1121 1148 
Te 9.4 8.9 8.9 8.6 8.8 8.6 
x2 0.99 0.61 0.60 0.58 0.59 0.61 

 
 

 PTB 31 
 

7.8 kpc 

PTB 31 
CKS 

7.3 kpc 

PTB 31 
VdSZ 
8.0 kpc 

PTB 31 
Z95 

8.7 kpc 

PTB 31 
SB96 
7.4 kpc 

PTB 31 
BL01 
9.4 kpc 

He 11.13 11.15 11.13 11.13 11.15 11.15 
N 8.58 8.62 8.58 8.60 8.62 8.60 
O 8.58 8.57 8.58 8.40 8.58 8.56 
S 7.47 7.48 7.47 7.47 7.48 7.48 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 64.6 66.1 66.1 66.1 66.1 66.1 

Log(L/ L
�

) 3.53 3.49 3.54 3.59 3.49 3.72 

ne 1047(0.46) 1072(0.43) 1072(0.45) 1023(0.46) 1047(0.42) 1072(0.51) 
Te 7.92 7.9 7.9 7.8 7.9 8.0 
x2 0.28 0.28 0.28 0.29 0.28 0.28 

 
 

 PTB 32 
 

7.8 kpc 

PTB 32 
CKS 

1.5 kpc 

PTB 32 
VdSZ 
2.4 kpc 

PTB 32 
Z95 

2.8 kpc 

PTB 32 
SB96 
1.6 kpc 

PTB 32 
BL01 
3.2 kpc 

He 11.17 11.20 11.18 11.19 11.20 11.19 
N 8.38 8.31 8.26 8.27 8.30 8.30 
O 8.57 8.49 8.50 8.41 8.49 8.43 
S 7.17 7.08 7.04 7.04 7.06 7.07 
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Ar - - - - - - 
Ne 8.16 7.98 8.07 7.96 8.00 7.99 
Te 102.3 97.7 102.3 102.3 100.0 102.3 

Log(L/ L
�

) 3.43 2.22 2.62 2.68 2.27 2.78 

ne 20 41 36 31 39 30 
Te 8.8 9.2 9.3 9.7 9.2 9.6 
x2 0.20 0.46 0.15 0.21 0.32 0.16 

 
 

 PTB 34 
 

7.8 kpc 

PTB 34 
CKS 

7.4 kpc 

PTB 34 
VdSZ 
6.9 kpc 

PTB 34 
Z95 

7.5 kpc 

PTB 34 
SB96 
7.0 kpc 

PTB 34 
BL01 
7.8 kpc 

He 11.09 11.10 11.09 11.10 11.09 11.09 
N 8.33 8.35 8.24 8.36 8.21 8.30 
O 8.98 8.98 9.01 8.97 9.04 8.99 
S 7.35 7.36 7.27 7.35 7.24 7.33 
Ar 6.72 6.72 6.79 6.72 6.81 6.73 
Ne 8.31 8.32 8.38 8.30 8.40 8.33 
Te 100.0 100.0 104.7 100.0 107.2 102.3 

Log(L/ L
�

) 3.81 3.80 3.64 3.82 3.63 3.80 

ne 316 316 316 316 324 316 
Te 9.2 9.2 8.8 9.2 8.7 9.1 
x2 1.75 1.67 1.82 1.66 1.91 1.81 

 
 

 PTB 35 
 

7.8 kpc 

PTB 35 
CKS 

9.7 kpc 

PTB 35 
VdSZ 

11.5 kpc 

PTB 35 
Z95 

12.7 kpc 

PTB 35 
SB96 

10.1 kpc 

PTB 35 
BL01 

13.9 kpc 

He 11.18 11.17 11.17 11.16 11.17 11.16 
N 8.46 8.46 8.50 8.50 8.46 8.55 
O 8.62 8.59 8.60 8.66 8.61 8.65 
S 6.95 6.94 6.96 7.01 6.97 7.01 
Ar - - - - - - 
Ne 8.01 7.99 8.01 8.06 8.01 8.07 
Te 114.8 117.5 117.5 109.5 114.8 114.8 

Log(L/ L
�

) 2.25 2.44 2.60 2.65 2.47 2.74 

ne 832 646 437 955 955 427 
Te 9.3 9.5 9.5 9.2 9.4 9.2 
x2 0.19 0.24 058 0.35 0.22 0.82 

 
 

 PTB 38 
 

7.8 kpc 

PTB 38 
CKS 

12.8 kpc 

PTB 38 
VdSZ 
9.8 kpc 

PTB 38 
Z95 

10.3 kpc 

PTB 38 
SB96 

10.6 kpc 

PTB 38 
BL01 

10.4 kpc 

He 11.11 11.13 11.12 11.13 11.12 11.13 
N 7.59 7.65 7.61 7.65 7.63 7.63 
O 8.77 8.71 8.74 8.73 8.73 8.75 
S 6.50 6.51 6.51 6.53 6.50 6.52 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 107.2 112.2 109.6 112.2 109.6 109.6 

Log(L/ L
�

) 2.71 3.19 2.93 3.00 3.05 3.02 

ne 8912(0.36) 8912(0.36) 8317(0.35) 8912(0.39) 8709(0.34) 8317(0.35) 
Te 10.5 10.9 10.7 10.9 10.8 10.7 
x2 1.01 0.95 0.86 0.90 0.83 0.82 

 



Πλανητικά νεφελώµατα στο Γαλαξιακό σφαιροειδές 
 

Άκρας Σταύρος 
 

125 

 
 PTB 42 

 
7.8 kpc 

PTB 42 
CKS 

20.6 kpc 

PTB 42 
VdSZ 

17.6 kpc 

PTB 42 
Z95 

18.7 kpc 

PTB 42 
SB96 

18.5 kpc 

PTB 42 
BL01 

19.4 kpc 

He 11.13 11.15 11.15 11.16 11.15 11.16 
N 8.52 8.70 8.68 8.68 8.68 8.69 
O 9.03 8.95 8.93 8.92 8.93 8.92 
S - - - - - - 
Ar - - - - - - 
Ne - - - - - - 
Te 194.9 173.8 182.0 177.8 177.8 182.0 

Log(L/ L
�

) 2.35 3.27 3.15 3.20 3.19 3.25 

ne 1905 3550 3715 3890 3715 3715 
Te 10.2 10.8 10.6 10.5 11.0 10.7 
x2 0.37 0.33 0.29 0.29 0.31 0.29 

 
 

 PTB 43 
 

7.8 kpc 

PTB 43 
CKS 

3.4 kpc 

PTB 43 
VdSZ 
5.6 kpc 

PTB 43 
Z95 

6.4 kpc 

PTB 43 
SB96 
3.7 kpc 

PTB 43 
BL01 
7.4 kpc 

He 11.09 11.07 11.08 11.08 11.08 11.08 
N 7.11 7.04 7.07 7.08 7.04 7.11 
O 8.23 8.32 8.28 8.28 8.28 8.23 
S 5.59 5.57 5.58 5.58 5.63 5.61 
Ar - - - - - - 
Ne 8.32 8.39 8.36 8.35 8.36 8.31 
Te 107.2 107.2 104.7 104.7 107.2 107.2 

Log(L/ L
�

) 2.55 1.79 2.21 2.29 1.91 2.53 

ne 3090 4169 3311 3020 4365 3311 
Te 11.9 11.6 11.7 11.7 11.7 11.9 
x2 1.04 1.03 1.16 1.87 0.93 1.27 

 

 

Στην συνέχεια δίνεται αναλυτική ερµηνία των ανωτέρων αποτελεσµάτων για 

κάθε ένα από τα ΠΝ. 

 

 

� PTB 5 

     Έχοντας ανιχνεύσει αρκετές γραµµές εκποµπής από ιόντα διαφορετικού 

βαθµού ιονισµού (O+, O+++, N++ και S++), τα αποτελέσµατα που προέκυψαν από τις 

προσοµοιώσεις του PTB 5 είναι απόλυτα αξιόπιστα και αποτελεί ένα από τα καλύτερα 

φάσµατα του δείγµατος µας. Βάσει της αφθονίας του, το ΠΝ αυτό ταξινοµείται ως 

τύπου ΙΙa ή ΙΙb (πιν 1.5). Επίσης το PTB 5 είναι ένα ΠΝ 5ης τάξης διέγερσης (πιν. 

1.3), αφού η γραµµή Ηe ΙΙ 4686 Å > Ηe Ι 4471 Å και ταυτόχρονα Ηβ 4861 Å >> Ηe 

ΙΙ 4686 Å. Ο λόγος log(N/O) παίρνει τιµές µεταξύ -0.80 και -0.60 ανάλογα µε την 
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απόσταση που χρησιµοποιήθηκε στο µοντέλο, οι οποίες αντιστοιχούν σε µάζα 

προγενέστερου αστέρα που κυµαίνεται από 2.46 M
�

έως 2.73 M
�

(εξ. 1.1 & 1.2). 

 

� PTB 9 

Αρχικά πρέπει να αναφερθεί ότι λόγω της µορφολογίας του, η προσοµοίωση 

βασίστηκε στην υπόθεση ότι το υδρογόνο δεν κατανέµεται οµοιόµορφα µέσα στο ΠΝ 

αλλά ακολουθεί µία συνάρτηση της µορφής r-2. Επίσης, ο παράγοντας filling factor 

(Osterbrock & Ferland 2005), δηλαδή ο παράγοντας που δείχνει το λόγο του 

συνολικού όγκου του ΠΝ ως προς τα συµπυκνώµατα της ύλης, βρέθηκε ~ 0.10 για 

όλες τις αποστάσεις, ενώ η θερµοκρασία των ηλεκτρονίων βρέθηκε ίση µε 6.000 Κ, 

αρκετά µικρότερη από την µέση τιµή των ΠΝ (<Τe>=10.000 Κ), λόγω της µεγάλης 

αφθονίας των ψυκτικών ιόντων του O, N και S (ε(Ν)=9.17, ε(Ο)=8.85 και 

ε(S)=7.73). Το PTB 9  ταξινοµείται ως ΠΝ τύπου Ι και 7ης τάξης διέγερσης. Η µάζα 

του προγενέστερου αστέρα βρέθηκε ίση µε 6.86 M
�

. 

 

� PTB 11 

Παρόλο που η προσοµοίωση του νεφελώµατος αυτού είναι αρκετά 

ικανοποιητική (x2 ~ 0.50), το µοντέλο προβλέπει την ένταση της απαγορευµένης 

γραµµής εκποµπής του απλά ιονισµένου οξυγόνου ([O II] 3727 Å ) ίση µε 600% ως 

προς την Ηβ 4861 Å, ενώ δεν ανιχνεύθηκε στο φάσµα του. Η διαφορά αυτή πιθανόν 

οφείλεται στην κβαντική απόκριση της κάµερας που χρησιµοποιήσαµε, η οποία 

µειώνεται σηµαντικά για µήκη κύµατος µικρότερα από 4100 Å - 4200 Å. Ως 

αποτέλεσµα, η ανίχνευση των γραµµών εκποµπής ήταν αρκετά δύσκολη και µε 

µεγάλο σφάλµα. Επίσης, η αφθονία του Ηe προσδιορίστηκε µεγαλύτερη από 11.0 και 

ο log(Ν/Ο) = -0.80. Βάσει της αφθονίας αυτών των δύο στοιχείων, το PTB 11 δεν 

µπορεί να ταξινοµηθεί ούτε ως τύπου Ι ούτε ως τύπου ΙΙ, καταλήγοντας στο 

συµπέρασµα ότι είτε έχει υπερεκτιµηθεί η ποσότητα του Ο είτε έχει υπολογιστεί 

µικρότερη η ποσότητα Ν. 

 

� PTB 12 

Τα µοντέλα του PTB 12 και για τις έξι αποστάσεις ταυτίζονται αρκετά καλά µε 

τις παρατηρήσεις (x2 ~ 0.4). Ωστόσο οι απαγορευµένες γραµµές [Ne III] 3869 Å & 

3969 Å και [Ο ΙΙ] 3727 Å δεν ανιχνεύθηκαν, παρόλο που το µοντέλο προβλέπει η 

ένταση τους να είναι 180%, 55% και 130% ως προς την Ηβ αντίστοιχα, λόγω της 
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χαµηλής ποιότητας του φάσµατος σε αυτά τα µήκη κύµατος, όπου οφείλεται και ο 

µικρός λόγος σήµατος προς θόρυβο. Η αφθονία του He βρέθηκε πολύ µεγαλύτερη 

από την µέση τιµή (ε(Ηe)=11.11) ενώ ταυτόχρονα η αφθονία του Ν προσδιορίστηκε 

πολύ µικρότερη από την µέση τιµή  των ΠΝ (ε(Ν) ~ 8.0), µε αποτέλεσµα να µην 

µπορεί να ταξινοµηθεί ούτε ως τύπου Ι ούτε ως τύπου ΙΙ ( πιθανή αιτία η µορφολογία 

του). Ταυτόχρονα, µε την πολύ χαµηλή αφθονία του Ν, Ο και S, προέκυψε πολύ 

υψηλή θερµοκρασία ηλεκτρονίων (Τe ~ 14 103 Κ) και υψηλή ενεργή θερµοκρασία του 

κεντρικού αστεριού (Τeff  ~ 200 103  Κ). 

 

� PTB 14 

Το ΠΝ αυτό είναι τύπου Ι καθώς περιέχει υψηλή αφθονία Ηe και N. Οι 

περισσότερες γραµµές εκποµπής του, έχουν µικρό λόγο σήµατος προς θόρυβο (S/N 

< 10) µε αποτέλεσµα να παρατηρούνται διαφορές µεταξύ των προσοµοιώσεων για 

διαφορετικές δοθείσες αποστάσεις. Η ύπαρξη µεγάλης ποσότητας σκόνης στο κέντρο 

του Γαλαξία έχει ως αποτέλεσµα την εξασθένηση των αµυδρών γραµµών εκποµπής 

όπως είναι οι [O III] 4363 Å , [N II] 5755 Å, [Ar IV] 4740 Å & 4712 Å κάνοντας πιο 

δύσκολή την ανίχνευσή τους.  Παρά τις µικρές αυτές διαφορές και οι 6 

προσοµοιώσεις καταλήγουν στα ίδια σχεδόν αποτελέσµατα.  Η υπερεκτίµηση της 

έντασης της γραµµής επανασύνδεσης του Ηe ΙΙ 4686 Å από το µοντέλο, της τάξης 

του 33%, οφείλεται στο µικρό λόγο σήµατος προς θόρυβο (4), µε αποτέλεσµα την 

υπερεκτίµηση της αφθονίας του Ηe. Εποµένως, το PTB 14 µπορεί να ταξινοµηθεί ως 

ΠΝ τύπου ΙΙα. 

 

� PTB 16 

Η µορφολογία του νεφελώµατος αυτού (διπολικό) επηρεάζει αρκετά τα 

αποτελέσµατα του µοντέλου. Πιο συγκεκριµένα, οι αφθονίες των Η και Ν 

υπολογίστηκαν µεγαλύτερες από την µέση τιµή των ΠΝ στο Γαλαξιακό σφαιροειδές 

(ε(Ηe)=11.31 και ε(Ν) > 8.25, βλέπε πιν. 1.4). Τα διπολικά ΠΝ προκύπτουν από 

προγενέστερους αστέρες µε µάζα µεγαλύτερη από 2.6 
�

M (βλέπε §1.2.3.6, Phillips 

2001b, 2003), στα οποία το 3ο dredge-up στάδιο και το HBB φαινόµενο παίζουν πολύ 

σηµαντικό ρόλο, µετατρέποντας µεγάλες ποσότητες C και O σε Ν µέσω των κύκλων 

CN και ΟΝ (Van de Hoek & Groenewegen 1997) και αυξάνοντας ταυτόχρονα την 

ποσότητα του Ν. Η παραγωγή µεγάλης ποσότητας Η µπορεί να εξηγηθεί µόνο µε την 

παράλληλη αύξηση της ποσότητας του Ν (Marigo et al. 2003), όπως συµβαίνει στο 
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PTB16, το οποίο είναι τύπου Ι µε αρκετά υψηλή αφθονία αζώτου (log(Ν/Ο) > 0), για 

το οπόιο συµπεραίνεται οτι έχει προέλθει από προγενέστερο αστέρα µεγάλης µάζας. 

Η µάζα του προγενέστερου αστέρα προσδιορίστηκε ίση µε 6.20 
�

M , µεγαλύτερη από 

το όριο των 2.6 
�

M , συνθήκη που προυποθέτει η δηµιουργία ΠΝ µε διπολική 

µορφολογία. 

 

� PTB 17 

Η αφθονία του Ηe, του N και του O υπολογίστηκαν ε(He)=11.18, ε(Ν)=8.30 

και ε(Ο)=8.85, αντίστοιχα. Το PTB 17 θα µπορούσε να χαρακτηριστεί ως τύπου Ι 

εφόσον η αφθονία του Ηe υπολογίστηκε µεγαλύτερη από ε(Ηe)=11.10. Όµως, 

επειδή η τιµή του λόγου log(N/O), προσδιορίστηκε ίση µε  -0.55, µικρότερη από το 

κριτήριο τύπου Ι  (-0.30) (βλέπε πιν. 1.2) φαίνεται ότι η αφθονία του Ηe έχει 

υπερεκτιµηθεί. Η µορφολογία του PTB 17 είναι διπολική, µε πολύ ισχυρή εκποµπή 

από τα εξωτερικά του στρώµατα και ταυτόχρονα σχεδόν µηδενική εκποµπή από τα 

εσωτερικά του, καταλήγοντας στο συµπέρασµα ότι τα αποτελέσµατα που προέκυψαν 

δεν αντιπροσωπεύουν πλήρως την εικόνα του. Το PTB 17 ανήκει πιθανόν στην οµάδα 

τύπου ΙΙα. Η υψηλή ένταση των απαγορευµένων γραµµών [Ν ΙΙ] 6548 Å και 6584 Å, 

[Ο ΙΙΙ] 4959 Å και 5007 Å όπως και του Ηe Ι 5876 Å µας οδηγούν στο συµπέρασµα 

ότι πρόκειται για ένα ΠΝ 5ης τάξεως διέγερσης. Επίσης πρέπει να αναφέρουµε ότι, 

παρ’ όλο που όλες οι γραµµές του φάσµατος κάνουν πολύ καλή ταύτιση µε τις 

προβλέψεις του µοντέλου, παρατηρείται µία διαφορά της τάξεως του 15% για την 

απαγορευµένη γραµµή [Ο ΙΙ] 3727 Å, λόγο κακής αφαίρεσης του υποβάθρου του 

ουρανού σε αυτό το µέρος του φάσµατος.  

 

� PTB 19 

Η ενεργός θερµοκρασία του κεντρικού αστεριού βρέθηκε ίση µε Τeff=67.6 103 

K και ταξινοµείται ως αστέρι τύπου Ο. Οι προσοµοιώσεις ταυτίζονται ικανοποιητικά µε 

τα παρατηρησιακά δεδοµένα, όµως επειδή δεν ανιχνεύθηκε καµία από τις γραµµές 

επανασύνδεσης Ηe II 4686 Å και Ηe II 5412 Å, από τις οποίες θα µπορούσε να γίνει 

µία πιο ακριβής εκτίµηση της θερµοκρασίας του κεντρικού αστεριού, η 

µοντελοποίηση του δεν µπορεί να θεωρηθεί απόλυτα αξιόπιστη. 
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� PTB 20 

Ο αριθµός των γραµµών (13) που ανιχνεύθηκαν στο φάσµα αυτού του ΠΝ 

δεν είναι επαρκής ούτως ώστε τα αποτελέσµατα να θεωρηθούν αξιόπιστα. Επίσης το 

PTB 20 δεν µπορεί να ταξινοµηθεί σε κάποιο τύπο (πιν 1.2) αφού έχει ταυτόχρονα 

υψηλό Ηe και αρκετά χαµηλό Ν. 

 

� PTB 23 

Οι γραµµές επανασύνδεσης  Ηe II 4686 Å και Ηe II 5412 Å βρέθηκαν πολύ 

ισχυρές (165.0 και 9.3 ως προς Ηβ =100) γεγονός από το οποίο συµπεραίνουµε ότι 

είναι 9ης τάξεως διέγερσης. Η θερµοκρασία του κεντρικού αστεριού υπολογίστηκε 

αρκετά υψηλή (~ 150.0 103 Κ) µε το Ηe σχεδόν πλήρως ιονισµένο. Ωστόσο, η 

γραµµή Ηe II 4686 Å δεν µπορεί να είναι µεγαλύτερη απο 60% ως προς Ηβ σε 

πλανητικά νεφελώµατα που είναι φραγµένα λόγω ιονισµού (ionization bounded20; 

Stasinska & Tylenda 1986), γεγονός που µας οδηγεί στο ότι το PΤΒ 23 είναι 

φραγµένο λόγω πυκνότητας (density bounded)21. Παρόλο που δεν ανιχνεύθηκαν οι 

απαγορευµένες γραµµές [Ar IV] 4712 Å & 4740  Å και [Ar V] 6435 Å στο φάσµα, το 

µοντέλο προβλέπει αρκετά ισχυρές τις γραµµές αυτές, τής τάξεως του 15%, 10% και 

4% ως προς την Ηβ, αντίστοιχα. Η διαφορά αυτή µπορεί να εξηγηθεί λαµβάνοντας 

υπόψην την αφθονία του Ar, η οποία δεν θεωρήθηκε ως ελεύθερη παράµετρος στο 

µοντέλο, λόγω του ότι δεν ανιχνεύθηκαν οι γραµµές αυτές και εποµένως ορίστηκε ως 

σταθερή και ίση µε ε(Ar)=6.96. Προκύπτει λοιπόν, ότι η αφθονία του Ar είναι 

µικρότερη από την προαναφερθείσα τιµή, µην επιτρέποντας την ανίχνευση των 

απαγορευµένων γραµµών του Ar στο φάσµα. Πρόκειται για ένα αρκετά εξελιγµένο 

και γηραιό ΠΝ, γεγονός που επιβεβαιώνεται απο τον υπολογισµό της γωνιακής 

διαµέτρου (46 x 38 δευτερόλεπτα της µοίρας), κσι της µικρής πυκνότητάς του, 

log(ne)~2.0. 

 

 

                                                 
20 Φραγµένο ΠΝ λόγω ιονισµού ορίζεται το ΠΝ το οποίο έχει αρκετή ποσότητα Η ώστε να 

ιονιστεί πλήρως, αφήνοντας λιγότερα φωτόνια να ιονίσουν τα υπόλοιπα στοιχεία. 
21 Φραγµένο ΠΝ λόγω πυκνότητας ορίζεται το ΠΝ το οποίο δεν έχει αρκετή ποσότητα Η ώστε 

να απορροφήσει όλα τα φωτόνια και άρα υπάρχουν αρκετά φωτόνια να ιονίσουν  τα υπόλοιπα 

στοιχεία. 
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� PTB 25 

Είναι ένα ΠΝ τύπου Ι µε µεγάλη αφθονία σε Ηe και Ν από προγενέστερα 

αστέρια µεγάλης µάζας (3.0 
�

M ). Σύµφωνα µε την εικόνα του στο Ηα + [Ν ΙΙ], 

µπορεί να οριστεί ως διπολικό ΠΝ, γεγονός που επιτρέπει να εντοπίσουµε την 

δηµιουργία του στα προγενέστερα αστέρια µε Μ> 2.6 
�

M (όπου το 3ο dredge-up 

στάδιο και το φαινόµενο HBB παίζουν πλέον πολύ σηµαντικό ρόλο στην εξέλιξη των 

αστεριών, αυξάνοντας την αφθονία του Ηe και του Ν). Ο παράγοντας filling factor 

προσδιορίστηκε περίπου 0.30, ενώ οι απαγορευµένες γραµµές του Νe 

προσδιορίστηκαν από το µοντέλο σε 180 % και 30 % ως προς Ηβ = 100, αντίστοιχα. 

Σύµφωνα µε την παραπάνω ανάλυση, συµπεραίνουµε ότι η αφθονία του Νe σε αυτό 

το ΠΝ είναι πολύ µικρότερη από την µέση τιµή των ΠΝ, την οποία θέσαµε στο 

µοντέλο µας. Επίσης, σύµφωνα µε τον πίνακα 1.3, το PTB 25 είναι 9ης τάξης 

διέγερσης, µε πολύ ισχυρή γραµµή Ηe II 4686 Å και αρκετά αµυδρές τις 

απαγορευµένες γραµµές του Ν. 

 

� PTB 26 

Το φάσµα του PTB26 είναι από τα καλύτερα του δείγµατος, µε αρκετές 

γραµµές ανιχνεύσιµες σε όλο το εύρος του φάσµατος και µε πολύ καλό λόγο σήµατος 

προς θόρυβο. Παρόλο που δεν ανιχνεύθηκαν οι γραµµές επανασύνδεσης του He II, 

το µοντέλο προσδιόρισε την ενεργό θερµοκρασία του κεντρικού αστεριού στα 60 103 

Κ, ενώ βάσει της αφθονίας των στοιχείων του χαρακτηρίζεται ως τύπου ΙΙb. Η 

ένταση της γραµµής του He II 4686 Å είναι µικρότερη από την ένταση της γραµµής 

He I 4471 Å και σύµφωνα µε το πίνακα 1.3, είναι 2ης τάξης διέγερσης, ενώ η µάζα 

του προγενέστερου αστεριού υπολογίστηκε ίση µε 2.55 
�

M . 

 

� PTB 27 

 Το προγενέστερο αστέρι του PTB 27 είναι µικρής µάζας, ίσης µε 2.66 
�

M και 

τύπου ΙΙb λόγω της πολύ χαµηλής αφθονίας του Ν. Οι προσοµοιώσεις του είναι 

ακριβείς σε µεγάλο βαθµό και ταυτίζονται ικανοποιητικά µε την παρατήρηση (x2 ~ 

0.2). Λόγω της χαµηλής κβαντικής ευαισθησίας της κάµερας δεν ήταν δυνατή η 

ανίχνευση της γραµµής εκποµπής του απλά ιονισµένου οξυγόνου στα 3727 Å, παρόλο 

που το µοντέλο προβλέπει ένταση της τάξεως 300% της Ηβ. 
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� PTB 28 

Σε αυτό το ΠΝ ανιχνεύθηκε πολύ ισχυρή γραµµή [Ν Ι] 5200 Å (14.5% ως 

προς Ηβ). Καµία από τις προσοµοιώσεις που κάναµε δεν µπόρεσε να προβλέψει τόσο 

ισχυρή την γραµµή αυτή λαµβάνοντας υπόψη µόνο τον φωτο-ιονισµό. Ισχυρή [Ν Ι] 

5200 Å µπορεί να παραχθεί επίσης από κρουστικές διεγέρσεις χαµηλής ταχύτητας 

(low-shock velocities, Goncalves et al. 2004). Επιπρόσθετα, λόγω της µικρής 

γωνιακής διαµέτρου (4.5 δευτερόλεπτα της µοίρας) συµπεραίνουµε ότι πιθανότατα 

πρόκειται για ένα νεαρό ΠΝ, πρόσφατα σχηµατισµένο στο οποίο οι κρουστικές 

διεγέρσεις παίζουν πολύ σηµαντικό ρόλο και θα πρέπει να συµπεριληφθούν στην 

προσοµοίωση του. Σύµφωνα µε τους Bautista et al. (1999), η απαγορευµένη γραµµή 

[Ν Ι] 5200 Å επηρεάζεται επίσης και από το φαινόµενο του φθορισµού. Οι 

απαγορευµένες γραµµές του Νe προσδιορίστηκαν από το µοντέλο κατά 30% και 25% 

πιο αµυδρές από το φάσµα είτε λόγω κακής αφαίρεσης του ουρανού στην περιοχή 

αυτή του φάσµατος είτε λόγω µικρότερης αφθονίας του Ne. 

Οι γραµµές του He ΙΙ 4686 Å  και [Ν ΙΙ] 5755 Å προσδιορίστηκαν µε τον λόγο 

σήµατος ως προς θόρυβο περίπου ίσο µε 3 οπότε θέσαµε στις γραµµές αυτές το 

ανώτερο όριο, για την επίτευξη καλύτερης προσοµοίωσης. Βάσει των γραµµών του 

φάσµατός του, ορίζεται ως ΠΝ 5ης τάξεως διέγερσης και βάσει των αφθονιών του ως 

τύπου ΙΙb, ενώ η µάζα προγενέστερου αστεριού βρέθηκε ίση µε 2.56 
�

M . 

 

� PTB 31 

Τα αποτελέσµατα του µοντέλου σε αυτήν την περίπτωση δεν µπορούν να 

θεωρηθούν αξιόπιστα, λόγω του ότι δεν έχουν ανιχνευθεί αρκετές γραµµές ιόντων 

που έχουν διαφορετικό βαθµό ιονισµού. Εντούτοις, η ταύτιση του µοντέλου µε την 

παρατήρηση είναι ικανοποιητική (x2 ~ 0.3). Η πυκνότητα του µειώνεται καθώς 

αποµακρύνεται από το κεντρικό αστέρι σύµφωνα µε την σχέση r-2. Επίσης ο 

παράγοντας filling factor υπολογίστηκε ίσος µε ~0.50 για όλες τις αποστάσεις, 

πράγµα που σηµαίνει ότι το ΠΝ είναι κατά 50% οµοιογενές, ενώ οι αφθονίες του το 

κατατάσσουν ως ΠΝ τύπου Ι. Η µάζα του προγενέστερου αστεριού υπολογίστηκε ίση 

µε 3.75 
�

M . 

 

� PTB 32 

Στο PTB 32 ήταν αρκετά δύσκολο να επιτύχουµε καλές προσοµοιώσεις λόγω 

της µορφολογίας του (πιθανόν ελλειπτικό). Η πολύ µεγάλη γωνιακή του διάµετρος 
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(135 x 115 δευτερόλεπτα της µοίρας) έχει ως αποτέλεσµα να µην είναι εύκολος ο 

καθορισµός της µορφολογίας του. Ωστόσο, µπορέσαµε να επιτύχουµε προσοµοιώσεις 

µε ικανοποιητικό x2 (~0.40) και πολύ καλή ταύτιση των γραµµών, παρά το µικρό 

λόγο σήµατος προς θόρυβο. Για την βέλτιστη προσοµοίωσή του, λόγω του χαµηλού 

λόγου S/N, θεωρήσαµε τις  γραµµές Ηe II 4686, He II 5412 και [N I] 5200 ως 

ανώτερο όριο. Βάσει των αφθονιών που προέκυψαν από το µοντέλο, το PTB 32 

ταξινοµείται ως τύπου Ι µε µεγάλη αφθονία  σε Ηe και Ν. Η µάζα του προγενέστερου 

αστεριού υπολογίστηκε 2.79 
�

M . 

� PTB 34 

Και σε αυτήν την περίπτωση έχουµε µια καλή ταύτιση του µοντέλου µε την 

παρατήρηση παρόλο το χαµηλό λόγο του σήµατος προς θόρυβο. Οι απαγορευµένες 

γραµµές του Ar δεν προβλέπονται καλά από το µοντέλο, συνεπώς η τιµή της 

αφθονίας του δεν είναι ακριβή, η οποία προσδιορίστηκε ίση µε ε(Ar)=6.7 ενώ η µέση 

τιµή του ισούται µε 6.34 (Chiappini 2009). Μία πιθανή εξήγηση είναι ότι δεν έχει γίνει 

καλή αφαίρεση του υποβάθρου του ουρανού και γι’ αυτό τον λόγο οι γραµµές που 

προβλέπονται από το µοντέλο είναι κατά 30% πιο αµυδρές. Όσον αφορά τις 

αφθονίες του Ηe, N και Ο, το PTB34 ταξινοµείται ως τύπου ΙΙa. 

 

� PTB 35 

Το PTB 35 είναι τύπου Ι και 5ης τάξεως διέγερσης ΠΝ. Τα αποτελέσµατα που 

προέκυψαν από το µοντέλο Cloudy είναι από τα πιο αξιόπιστα µε αρκετές 

ανισχνεύσιµες γραµµές εκποµπής. Ωστόσο οι απαγορευµένες γραµµές [Ne III] 3869 Å 

& 3969 Å που προβλέπονται από το µοντέλο δεν ταυτίζονται αρκετά καλά µε την 

παρατήρηση λόγω υπερεκτίµησης της αφθονίας του Νe. Η διαφορά των γραµµών 

αυτών µεταξύ µοντέλου και παρατήρησης είναι της τάξεως του 11 % και 16 %, 

αντίστοιχα.  

 

� PTB 38 

Εκτός από την ανίχνευση των γραµµών Ηe II 4686 Å  και Ηγ 4340 Å, δεν 

ανιχνεύθηκε καµία άλλη γραµµή εκποµπής σε αυτήν την περιοχή του φάσµατος, αν 

και προβλέπονται από το µοντέλο, λόγω της χαµηλής κβαντικής ευαισθησίας της 

κάµερας σε αυτήν την περιοχή του φάσµατος. Για την καλύτερη δυνατή 

προσοµοίωση του ΠΝ κάναµε επίσης τις υποθέσεις ότι η κατανοµή της µάζας του 

ακολουθεί την σχέση r-2, ενώ ο παράγοντας filling factor θεωρήθηκε ως ελεύθερη 
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µεταβλητή και προσδιορίστηκε ίσος µε 0.35 για όλες τις αποστάσεις. Σύµφωνα µε τον 

πίνακα 1.3, το PTB 38 θεωρείται 5ης τάξεως διέγερσης ΠΝ και τύπου ΙΙb. Η µάζα του 

προγενέστερου αστεριού υπολογίστηκε ίση µε 2.6 
�

M . 

 

� PTB 42 

Αρχικά πρέπει να αναφέρουµε ότι δεν λάβαµε υπόψη µας την γραµµή [Ν ΙΙ] 

5755 Å στις προσοµοιώσεις αυτού του ΠΝ, ούτε και στον υπολογισµό του x2. Η 

ένταση την γραµµής αυτής υπολογίστηκε 42 % του Ηβ, αρκετά πιο ισχυρή από ότι 

προβλέπει το µοντέλο. Ωστόσο, η γραµµή αυτή είναι σηµαντική για τον υπολογισµό 

της θερµοκρασίας των ηλεκτρονίων (βλέπε §1.2.3.6) και ο λόγος ([Ν ΙΙ] 6548 Å + [Ν 

ΙΙ] 6584 Å)/[Ν ΙΙ] 5755 Å υπολογίστηκε ίσος µε 8.38, αντιστοιχεί σε θερµοκρασία 

ηλεκτρονίων 32000 Κ για πυκνότητες ηλεκτρονίων 103 e- cm-3, 25500 Κ για ne=104 e-  

cm-3  και 10250 Κ για ne=105 e- cm-3. Λαµβάνοντας υπόψη και την µικρή γωνιακή του 

διάµετρο (4 δευτερόλεπτα της µοίρας), θεωρούµε ότι είναι ένα σχετικά µικρό και νέο 

ΠΝ, ενώ η απόσταση την οποία υπολογίσαµε είναι πολύ µεγάλη (~19.0 kpc). 

Παρατηρώντας τα αποτελέσµατα που προέκυψαν απο το µοντέλο Cloudy, 

φαίνεται ότι υπάρχει µία διαφορά στην ένταση των γραµµών για την απόσταση των 

7.8 kpc και των άλλων 5 αποστάσεων (~19.0 kpc). Η διαφορά αυτή πιθανόν να 

οφείλεται στην µεγάλη διαφορά των αποστάσεων της τάξεως των 11.0 kpc. Παρόλο 

που δεν ανιχνεύθηκαν οι απαγορευµένες γραµµές [Ar IV] 4712 Å & 4740  Å στο 

φάσµα του, το µοντέλο προβλέπει ένταση των γραµµών αυτών ίση µε ~9 % ως προς 

Ηβ, θεωρώντας την αφθονία του Ar ως σταθερά και ίση µε 6.54, καταλήγοντας ότι, η 

πραγµατική αφθονία του Ar είναι µικρότερη ώστε να µην ανιχνεύονται οι γραµµές 

του αντίστοιχου ιόντος στο φάσµα του PTB 42.   

 

� PTB 43 

Το φάσµα αυτού του ΠΝ αποτελεί ένα από τα καλύτερα φάσµατα µε αρκετές 

γραµµές ανιχνεύσιµες και µε αρκετά καλό λόγο σήµατος προς θόρυβο. Ωστόσο, η 

απαγορευµένη γραµµή [Ο ΙΙ] 3727 Å δεν ανιχνεύθηκε λόγω της χαµηλής ποιότητας 

του φάσµατος για µήκη κύµατος µικρότερα από 4100 Å, παρόλο που ανιχνεύθηκαν οι 

απαγορευµένες γραµµές του Ne. Το PTB 43 είναι αρκετά σηµαντικό για τον λόγο ότι 

η απαγορευµένη γραµµή [Ο ΙΙΙ] 4363 Å βρέθηκε αρκετά πιο ισχυρή από ότι 

προβλέπει το µοντέλο Cloudy, της τάξεως ~145 % της Ηβ. Γι’ αυτό τον λόγο δεν την 

λάβαµε υπόψη µας στις τελικές προσοµοιώσεις ούτε και στο υπολογισµό του x2. Η 
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τιµή του λόγου των γραµµών του διπλά ιονισµένου οξυγόνου ([Ο ΙΙΙ] 5007 Å + [Ο 

ΙΙΙ] 4959 Å) προς το διπλά ιονισµένο οξυγόνο [Ο ΙΙΙ] 4363 Å, µας δίνει µία ένδειξη για 

την θερµοκρασία των ηλεκτρονίων στο νεφέλωµα (βλέπε §1.2.3.6). Για το PTB43, o 

λόγος αυτός βρέθηκε ίσος µε 6.74 και αντιστοιχεί σε ηλεκτρονιακή θερµοκρασία της 

τάξεως των 28000 Κ για ne =106 e- cm-3, 10000 K για ne =107 e- cm-3 και 1000 Κ για 

ne=10 e- cm-3. Λαµβάνοντας υπόψη τη γωνιακή του διάµετρο (5 δευτερόλεπτα της 

µοίρας), θεωρείται ότι το PTB 43 είναι ένα νέο ΠΝ του οποίου η πυκνότητα είναι πολύ 

µεγαλύτερη από τις µέσες τιµές των ΠΝ (πλαίσιο 1.5). Επιπλέον, θεωρείται οτι οι 

κρουστικές διεγέρσεις παίζουν πολύ σηµαντικό ρόλο, αφού η ταχύτητες διαστολής θα 

πρέπει να είναι αρκετά υψηλές. Οι παρατηρήσεις µε φασµατογράφο υψηλής 

ανάλυσης µπορούν να χρησιµοποιηθούν για τον ακριβή υπολογισµό της ταχύτητας 

διαστολής του PTB43. Η µάζα του προγενέστερου αστεριού βρέθηκε ίση µε 2.6 

�
M και ότι το ΠΝ είναι 4ης τάξεως διέγερσης, ενώ βάσει της αφθονίας των στοιχείων 

του ταξινοµείται ως τύπου ΙΙb. 

 

2.5.2. Στατιστική µελέτη των αποτελεσµάτων του µοντέλου 

Cloudy 

Οι αφθονίες των στοιχείων δεν είναι τελείως ανεξάρτητες µεταξύ τους. Η 

αύξηση της αφθονίας του Ν λόγω του 3ου dredge-up σταδίου και του φαινοµένου 

HBB µέσω των κύκλων CΝ και ΟΝ, συνοδεύεται µε ταυτόχρονη µείωση του Ο και 

ταυτόχρονη αύξηση της αφθονίας του Ηe (εικ 2.17 και 2.18) & (Pottasch et al. 2006, 

Perinotto et al. 2004, van de Hoek et al. 1997). Στα παρακάτω διαγράµµατα 

παρουσιάζεται η µεταβολή της αφθονίας του Ηe συναρτήσει του Ν και log(N/O) 

χρησιµοποιώντας τις αφθονίες που προέκυψαν από την µέθοδο CKS για τον 

υπολογισµό της απόστασης, ενω η παράµετρος (r2) 22 υπολογιστηκε 0.13 και 0.34 

αντίστοιχα, γεγονός που µας οδηγεί στο συµπέρασµα ότι υπάρχει µεγάλη διασπορά 

ενώ η προσαρµογή της ευθείας δεν ειναι αρκετά ακριβής. Τα διαγράµµατα που 

προέκυψαν και για τις υπόλοιπες αποστάσεις καταλήγουν στα ίδια συµπεράσµατα, 

παρόλο που εµφανίζονται µικρές διαφορές αλλά µέσα στα όρια του στατιστικού 

σφάλµατος. 

                                                 
22 Η παράµετρος r2 δείχνει αν η προσαρµογή µίας ευθείας µέσω της µεθόδου των ελάχιστων 

τετραγώνων σε ένα σύνολο τιµών είναι ακριβής η όχι. 
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∆ιάγραµµα ε(He)-ε(N)
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Εικ 2.17 ∆ιάγραµµα µεταβολής της αφθονίας ε(He) συναρτήσει της αφθονίας του ε(Ν). 

Τα τετράγωνα αντιστοιχούν στα ΠΝ του δείγµατός µας. 

 

∆ιάγραµµα ε(He)-log(N/O)
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Εικ 2.18 ∆ιάγραµµα µεταβολής της αφθονίας ε(He) συναρτήσει του log(N/O). 

 

Η αύξηση του λόγου log(N/O) οφείλεται κυρίως στην αύξηση της αφθονίας 

του Ν (εικ. 2.19) και όχι τόσο στην µείωση του Ο. Ο παράγοντας r2 υπολογίστηκε 

ισος µε 0.73, αρκετά µεγάλος ωστε η προσαρµογή της συνάρτησης να θεωρείται 

ικανοποιητική. H αύξηση της αφθονίας του Ν, του Ο και του S ισοδυναµεί µε 

ταυτόχρονη µείωση της θερµοκρασίας των ηλεκτρονίων (εικ. 2.20; r2=0.62, 2.21; 

r2=0.55 και 2.22; r2=0.47). Οι απαγορευµένες γραµµές εκποµπής του Ο, του Ν και 

του S, προκύπτουν από την αποδιέγερση των ιόντων Ο+, Ο++, Ν+ και S+ λόγω της 

αυθόρµητης εκποµπής ακτινοβολίας ηλεκτρικού τετραπόλου (Γούδης 2007), µε 

αποτέλεσµα την ψύξη του νεφελώµατος και την µείωση της θερµοκρασίας των 

ηλεκτρονίων. Εποµένως, η µεγαλύτερη περιεκτικότητα σε ψυκτικά ιόντα, και άρα 

αφθονία των στοιχείων, έχει ως αποτέλεσµα την µείωση της θερµοκρασίας των 
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ηλεκτρονίων που µπορεί να επιτευχθεί και εξαιτίας της παρουσίας ενός ψυχρότερου 

κεντρικού αστεριού (εικ 2.23; r2=0.46) & (Γούδης 2007). 
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Εικ 2.19 ∆ιάγραµµα µεταβολής της αφθονίας ε(Ν) συναρτήσει του log(N/O). 

 

∆ιάγραµµα ε(N)-Te

5,5

7,5

9,5

11,5

13,5

15,5

6,5 7 7,5 8 8,5 9 9,5

ε(Ν)

T
e
 (
k
K
)

 
Εικ 2.20 ∆ιάγραµµα µεταβολής της αφθονίας ε(Ν) συναρτήσει της θερµοκρασίας των  

ηλεκτρονίων Τe . 
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Εικ 2.21 ∆ιάγραµµα µεταβολής της αφθονίας ε(O) συναρτήσει της θερµοκρασίας των  

ηλεκτρονίων Τe . 
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∆ιάγραµµα ε(S)-Te
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Εικ 2.22 ∆ιάγραµµα µεταβολής της αφθονίας ε(S) συναρτήσει της θερµοκρασίας των 

ηλεκτρονίων Τe . 
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Εικ 2.23 ∆ιάγραµµα µεταβολής ενεργούς θερµοκρασίας του κεντρικού αστεριού συναρτήσει 

της θερµοκρασίας των ηλεκτρονίων Τe . 

 

 Από την περαιτέρω µελέτη των διαγραµµάτων για τις µεταβολές της αφθονίας 

των στοιχείων, συµπεραίνεται ότι η αύξηση της αφθονίας του Ν, που προκύπτει 

κυρίως σε αστέρια µεγάλης µάζας (> 2.6 
�

M ), και του Ο, συνοδεύονται από την 

ταυτόχρονη αύξηση της αφθονίας του S (εικ. 2.24; r2=0.44 & 2.25; r2=0.50) - 

ανάλογη του λόγου log(N/Ο) και, εποµένως, της µάζας του προγενέστερου αστεριού 

(εικ. 2.26; r2=0.66). Η ταυτόχρονη αύξηση της αφθονίας του Ν µε του S πρέπει να 

θεωρείται σίγουρη αφού η παράµετρος r2 της προσαρµογής της ευθέιας 

προσδιορίστηκε ίση µε 0.88. Λαµβάνοντας υπόψη ότι η ποσότητα του S δεν 

επηρεάζεται από τις θερµοπυρηνικές αντιδράσεις που συντελούνται στα αστέρια και 
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ότι η αφθονία του στοιχείου αυτού αποτελεί ένδειξη της µεταλλικότητας του 

µεσοαστρικού χώρου την εποχή που δηµιουργήθηκαν τα αστέρια, συµπεραίνεται οτι 

η δηµιουργία αστεριών µεγαλύτερης µάζας (> 2.6 
�

M ) συντελείται σε περιοχές του 

γαλαξία όπου παρατηρείται υψηλή µεταλλικότητα. Η µεγάλη διασπορά των τιµών των 

αφθονιών των στοιχείων στα ΠΝ, έχει ως αποτέλεσµα, η προσαρµογή µίας ευθείας να 

µήν είναι αρκετά ακριβής και αξιόπιστη, λόγω της µικρής τιµής της παραµέτρου r2, 

ωστόσο η ταυτόχρονη αυξηση ή µείωση των τιµών θεωρείται σίγουρη. 
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Εικ 2.24 ∆ιάγραµµα µεταβολής της αφθονίας του ε(Ν) συναρτήσει της αφθονίας ε(S). 
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Εικ 2.25 ∆ιάγραµµα µεταβολής της αφθονίας του ε(Ο) συναρτήσει της αφθονίας ε(S) 

 (Chiappini et al. 2009). 
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∆ιάγραµµα ε(S)-log(N/O)
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Εικ 2.26 ∆ιάγραµµα µεταβολής της αφθονίας ε(S) συναρτήσει του log(N/O). 

  

Προκειµένου να συλλέξουµε περισσότερες πληροφορίες για τα ΠΝ και την 

εξέλιξή τους, επιλέχθηκαν από τα 44 ΠΝ µόνο τα 20 ΠΝ για τα οποία είχαµε αρκετή 

πληροφορία για να µελετηθούν στατιστικά ήταν δυνατό να µελετηθεί στατιστικά. 

Επιπλέον, έγινε σύγκριση των τελικών αποτελεσµάτων µε ένα πολύ µεγαλύτερο 

δείγµα 245 ΠΝ (Chiappini et al. 2009 και επιπλέον αναφορές εκεί). Στον πίνακα 2.7 

παρουσιάζουµε τις µέσες τιµές των φυσικών παραµέτρων των ΠΝ όπως προέκυψαν 

από το µοντέλο Cloudy, σε αντιπαραβολή µε τις µέσες τιµές για τα ΠΝ του 

σφαιροειδούς και του δίσκου που υπολογίστηκαν απο τους Chiappini et al. 2009. 

 

 

Πίνακας 2.7 Μέσες τιµές τις αφθονίας των στοιχείων και για τα 20 ΠΝ. 

7.8kpc CKS VdSZ Z95 SB96 BL01 Chiappini 09 
Σφαιροειδές 

Chiappini 09 
δίσκος 

ε(He) 11.16 
±0.09 

11.17 
±0.09 

11.16 
±0.09 

11.16 
±0.09 

11.16 
±0.09 

11.16 
±0.09 

11.11 
±0.07 

11.08 
±0.06 

ε(N) 8.09 
±0.58 

8.11 
±0.59 

8.10 
±0.58 

8.12 
±0.58 

8.08 
±0.59 

8.12 
±0.59 

8.11 
±0.37 

7.99 
±0.46 

ε(O) 8.63 
±0.30 

8.64 
±0.31 

8.64 
±0.33 

8.64 
±0.31 

8.64 
±0.31 

8.64 
±0.32 

8.57 
±0.16 

8.51 
±0.19 

ε(S) 6.91 
±0.59 

6.93 
±0.58 

6.91 
±0.57 

6.93 
±0.58 

6.90 
±0.58 

6.94 
±0.58 

6.79 
±0.25 

6.67 
±0.22 

 

 

Σύµφωνα µε τον παραπάνω πίνακα, δεν προκύπτει καµία σηµαντική διαφορά 

στην αφθονία των στοιχείων για τις έξι διαφορετικές αποστάσεις που υπολογίσαµε. 
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Ωστόσο, συγκρίνοντας τις αφθονίες που υπολογίστηκαν χρησιµοποιώντας το µοντέλο 

Cloudy µε τις µέσες αφθονίες των Chiappini et al., παρατηρείται µεγαλύτερη αφθονία 

για το Ηe, το O  και το S κατά 0.05 dex, 0.07 dex και 0.12 dex αντίστοιχα. Σε σχέση 

µε την αφθονία του Ν υπολογίσαµε παρόµοιες τιµές µε των Chiappini et al.  

Για την λεπτοµερέστερη µελέτη των αποτελεσµάτων, επιχειρήθηκε διαχωρισµός 

των ΠΝ σε επιµέρους οµάδες, µε κριτήριο την µορφολογία τους -κυκλική, ελλειπτική 

και διπολική (οµάδα Α, Β και Γ αντίστοιχα), και το κατά πόσο ανήκουν στο 

σφαιροειδές ή στον δίσκο του Γαλαξία (οµάδα Ι και ΙΙ). Στον πίνακα 2.8 

παρουσιάζονται οι µέσες τιµές της αφθονίας των στοιχείων για τα κυκλικά, 

ελλειπτικά, και διπολικά ΠΝ. Σηµαντική απόκλιση στην αφθονία των στοιχείων για τις 

διάφορες τιµές απόστασης δεν υπάρχει, ωστόσο έχει προκύψει µία µικρή απόκλιση 

από τα αποτελέσµατα του Phillips (2003): η αφθονία του Ηe και του Ο υπολογίστηκε 

υψηλότερη από του Phillips ανεξαρτήτως της µορφολογίας των ΠΝ, ενώ στην 

περίπτωση των διπολικών ΠΝ, η αφθονία του Ν υπολογίστηκε µικρότερη και η 

αφθονία του S υψηλότερη (πρέπει βέβαια να επισηµανθεί ότι οι διαφορές µεταξύ των 

αποτελέσµατων αυτών, βρίσκονται µέσα στα όρια του στατιστικού σφάλµατος). 

Η αφθονία του Ν και του Ο υπολογίστηκε υψηλότερη και χαµηλότερη 

αντίστοιχα στην περίπτωση των διπολικών σε σχέση µε τα κυκλικά και τα ελλειπτικά. 

Η επεξήγηση των διαφορών αυτών εστιάζεται στο γεγονός οτι τα διπολικά ΠΝ 

προκύπτουν από προγενέστερα αστέρια µεγάλης µάζας (>2.6 
�

M ) όπου το 3ο 

dredge-up στάδιο και το φαινόµενο HBB µετατρέπουν µεγάλες ποσότητα C και Ο σε 

Ν µέσω των κύκλων CN και ΟΝ, οπότε εµφανίζουν µεγαλύτερη αφθονία Ν και 

µικρότερη Ο. Η τιµή του λόγου log(Ν/Ο), ο οποίος συνδέεται µε την µάζα του 

προγενέστερου αστεριού, υπολογίστηκε ίσος µε -0.70, -0.60 και -0.20 για τα κυκλικά, 

ελλειπτικά και διπολικά ΠΝ αντίστοιχα, γεγονός που µας οδηγεί στο συµπέρασµα ότι 

τα κυκλικά και τα ελλειπτικά ΠΝ προέρχονται από προγενέστερα αστέρια µικρής 

µάζας, ενώ τα διπολικά από αστέρια µεγάλης µάζας. Επίσης, τα αστέρια µεγάλης 

µάζας εµφανίζουν µεγαλύτερη µείωση Ο (Ratag et al. 1992). Η διαφορά της 

αφθονίας του Ο µεταξύ κυκλικών και διπολικών ΠΝ κυµαίνεται από 0.25 ως 0.30 dex, 

αποτελέσµα που είναι σε συµφωνία µε τα µοντέλα εξέλιξης αστεριών σύµφωνα µε τα 

οποία η αφθονία του Ο µπορεί να µειωθεί στα 0.3 dex για την περίπτωση αστεριού 5 

�
M (Marigo et al. 1998).   
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Πίνακας 2.8 Οι µέσες τιµές της αφθονίας των στοιχείων για κυκλικά, ελλειπτικά και 

διπολικά ΠΝ. 

 

 

 Εκτός όµως από το µορφολογικό κριτήριο, στην µελέτη αυτή 

χρησιµοποίηθηκε επίσης και ο διαχωρισµός των ΠΝ σε εκείνα που βρίσκονται στο 

σφαιροειδές ή στο δίσκο του γαλαξία (πίν. 2.9), σύµφωνα µε την γαλαξιακή τους 

απόσταση, αν δηλαδή είναι µεγαλύτερη ή µικρότερη απο 3.0 kpc. Η εικόνα 2.27 

παρουσιάζει την κατανοµή των ΠΝ από τους Chiappini et al. (2009) και των ΠΝ του 

δείγµατος που χρησιµοποιήθηκε σε αυτή τη µελέτη ως προς τις γαλαξιακές τους 

συντεταγµένες επιβεβαιώνοντας την υπόθεση ότι δεν ανήκουν όλα τα ΠΝ του 

δείγµατος µας µόνο στο γαλαξιακό σφαιροειδές αλλά και στον δίσκο. Συµπεραίνουµε 

βάσει του διαγράµµατος 2.27, οτι λάβαµε στον υπολογισµό µας και ΠΝ τα οποία δεν 

ανήκουν στο σφαιροειδές (πιν. 2.3 και 2.4), γεγονός που εξηγεί γιατί υπολογίστηκε 

µεγαλύτερη η µέση απόσταση (ή αλλιώς, η ακτίνα του Γαλαξιακού σφαιροειδούς). 

Κυκλικά - οµάδα Α 

 7.8 kpc CKS VdSZ Z95 SB96 BL01 Phillips 03 

ε(He) 11.12±0.04 11.12±0.04 11.12±0.04 11.12±0.04 11.12±0.04 11.12±0.04 11.03±0.02 

ε(N) 7.98±0.57 8.04±0.62 8.04±0.61 8.06±0.61 8.00±0.61 8.06±0.60 7.91±0.09 

ε(O) 8.68±0.25 8.70±0.24 8.71±0.26 8.69±0.26 8.70±0.25 8.71±0.27 8.58±0.04 

ε(S) 6.76±0.63 6.79±0.63 6.79±0.62 6.80±0.62 6.75±0.61 6.81±0.62 6.81±0.07 

Ελλειπτικά – οµάδα Β 

 

 7.8 kpc CKS VdSZ Z95 SB96 BL01 Phillips 03 

ε(He) 11.21±0.12 11.21±0.14 11.21±0.13 11.21±0.12 11.22±0.13 11.21±0.12 11.06±0.03 

ε(N) 8.03±0.74 8.16±0.72 7.99±0.76 7.98±0.74 8.01±0.78 8.02±0.77 8.02±0.16 

ε(O) 8.66±0.35 8.62±0.38 8.63±0.34 8.62±0.36 8.62±0.35 8.64±0.36 8.50±0.05 

ε(S) 6.85±0.66 7.00±0.60 6.79±0.70 6.78±0.68 6.80±0.72 6.82±0.69 6.79±0.08 

∆ιπολικά - οµάδα Γ 
 

 7.8 kpc CKS VdSZ Z95 SB96 BL01 Phillips 03 

ε(He) 11.22±0.08 11.23±0.07 11.22±0.08 11.23±0.09 11.22±0.09 11.22±0.08 11.12±0.02 

ε(N) 8.33±0.12 8.28±0.05 8.24±0.12 8.36±0.08 8.24±0.05 8.26±0.10 8.59±0.06 

ε(O) 8.48±0.41 8.44±0.42 8.43±0.48 8.48±0.39 8.45±0.42 8.42±0.43 8.64±0.04 

ε(S) 7.32±0.35 7.27±0.27 7.25±0.23 7.32±0.30 7.26±0.26 7.28±0.27 6.95±0.09 
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Συγκρίνοντας τα παραπάνω, µε τα αποτελέσµατα των Chiappini et al. (2009) και 

των Ratag et al. (1992), εντοπίζεται υπερεκτίµηση των µεγεθών της αφθονίας του 

Ηe για όλες τις αποστάσεις, η οποία πιθανόν να οφείλεται στη µορφολογία των ΠΝ. 

Οι αφθονίες του Ν, του Ο και του S εµφανίζουν την ίδια διακύµανση για διαφορετικές 

αποστάσεις της τάξεως του 3 µε 4 % ( οι υπολογισµοί βρίσκονται µέσα στα όρια των 

τιµών που υπολογίστηκαν απο τους Chiappini et al. και τους Ratag et al. και στα 

επιτρεπτά όρια του στατιστικού σφάλµατος).  

 

 

Κατανοµή ΠΝ στο Γαλαξία µας
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Εικ 2.27. Η κατανοµή των ΠΝ του δείγµατος µας και των Chiappini et al. 2009 ως προς τις 

γαλαξιακές τους συντεταγµένες. Το µπλε χρώµα αντιστοιχεί στα ΠΝ του σφαιροειδούς, το 

πράσινο στα ΠΝ του δίσκου και το κόκκινα στα ΠΝ του δείγµατος µας.  
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Πίνακας 2.9 Οι µέσες τιµές της αφθονίας των στοιχείων για τα ΠΝ του σφαιροειδούς 

και του δίσκου. 

 

 

Εκτός από τους παραπάνω διαχωρισµούς, προέκυψαν δύο επιπλέον οµάδες (1 

και 2) ανάλογα µε το αν η µορφολογία τους είναι σφαιρική ή όχι, ώστε να 

διαπιστωθεί το κατα πόσο η µορφολογία των ΠΝ επηρεάζει τα αποτελέσµατα που 

προέκυψαν από το µοντέλο Cloudy. 

Όπως έχει προαναφερθεί, µία από τις υποθέσεις στις οποίες βασίζεται το 

µοντέλο είναι ότι τα ΠΝ έχουν σφαιρική συµµετρία, υπόθεση που δεν ισχύει και στα 

21 ΠΝ. Η οµάδα 1 περιλαµβάνει τα ΠΝ µε σφαιρική συµµετρία και ακτίνα µικρότερη 

από 10 δευτερόλεπτα της µοίρας όπως είναι τα PTB5, PTB11, PTB14, PTB20, PTB27, 

PTB28, PTB31, PTB34, PTB38, PTB42 και PTB43 (σύνολο: 11), ενώ στην οµάδα 2 

ανήκουν όλα τα υπόλοιπα PTB9, PTB12, PTB16, PTB17, PTB19, PTB23, PTB25, 

PTB26, PTB32 και PTB35 (σύνολο: 10)  (πίνακας 2.10). 

Τα ΠΝ της οµάδας 2, δηλαδή τα ΠΝ χωρίς σφαιρική συµµετρία τα οποία 

εµφανίζουν δοµές στο εσωτερικό τους, βρίσκονται µεταξύ του κέντρου του Γαλαξία 

και της Γης (d<7.8 kpc), ενώ τα ΠΝ της οµάδας 1 βρίσκονται µακρύτερα από το 

κέντρο του Γαλαξία ( d>7.8 kpc). Τα  PTB 19 και PTB 35, παρόλο που ανήκουν στην 

οµάδα 2 λόγω της ελλειπτικής τους µορφολογίας, είναι συµπαγή και δεν παρατηρείται 

καµία δοµή στο εσωτερικό τους. Συνεπώς είναι πιθανό να ανήκουν στην οµάδα 1, 

δηλαδή σε απόσταση d> 7.8 kpc (οι αποστάσεις των PTB 19 και PTB 35 

ΠΝ στο σφαιροειδές(d<3.0 kpc) – οµάδα Ι 

 CKS VdSZ Z95 SB96 BL01 Chiappini 09 Ratag 92 

ε(He) 11.18±0.12 11.14±0.11 11.16±0.12 11.17±0.12 11.12±0.08 11.11±0.07 11.08±0.08 

ε(N) 8.11±0.68 7.84±0.59 8.08±0.53 8.06±0.69 8.23±0.36 8.11±0.37 8.50±0.54 

ε(O) 8.55±0.33 8.53±0.38 8.51±0.37 8.56±0.34 8.69±0.23 8.57±0.16 8.71±0.43 

ε(S) 6.94±0.57 6.77±0.55 6.97±0.52 6.89±0.59 7.19±0.36 6.79±0.25 7.00±0.41 

ΠΝ στο δίσκο (d>3.0 kpc) – οµάδα ΙΙ 

 

 CKS VdSZ Z95 SB96 BL01 Chiappini 09 Ratag 92 

ε(He) 11.15±0.06 11.17±0.09 11.16±0.08 11.15±0.06 11.18±0.09 11.08±0.06 11.06±0.11 

ε(N) 8.11±0.50 8.31±0.50 8.15±0.63 8.10±0.48 8.08±0.65 7.99±0.46 8.35±0.45 

ε(O) 8.73±0.25 8.73±0.26 8.70±0.27 8.73±0.27 8.62±0.36 8.51±0.19 8.64±0.23 

ε(S) 6.92±0.63 7.05±0.57 6.90±0.63 6.91±0.60 6.85±0.62 6.67±0.22 7.02±0.35 
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υπολογίστηκαν > 9.0 kpc και > 9.5 kpc αντίστοιχα). ∆ύο επίσης πλανητικά 

νεφελώµατα τα PTB 31 και PTB 34, τα οποία έχουν σφαιρική συµµετρία αλλά 

εµφανίζουν ευδιάκριτες δοµές (π.χ. δαχτυλίδι), µπορούν να συµπεριληφθούν στην 

οµάδα 2, (οι αποστάσεις των ΠΝ αυτών υπολογίστηκαν από 7.0 ως 9.4 kpc και από 

6.8 ώς 7.4 kpc, αντίστοιχα). Τα ΠΝ µε συµπαγή µορφολογία χωρίς εµφανείς δοµές 

στο εσωτερικό τους και µε γωνιακή διάµετρο µικρότερη από 15 δευτερόλεπτα της 

µοίρας βρίσκονται πιο µακριά από το κέντρο του Γαλαξία, σε αποστάσεις µεγαλύτερες 

από 10.7 kpc από την Γη ή 3.0 kpc από το κέντρο του γαλαξία. 

Η κινηµατική µελέτη των ΠΝ µε κριτήριο την µορφολογία τους, δείχνει ότι τα 

διπολικά έχουν µικρότερη µέση ταχύτητα διαστολής, σε αντίθεση µε τα σφαιρικά που 

έχουν µεγαλύτερη. Το εύρος των ταχυτήτων διαστολής των διπολικών ΠΝ είναι πολύ 

µικρότερο απ’ ότι στα κυκλικά ΠΝ (Phillips 2002). Συµπερασµατικά, τα σφαιρικά ΠΝ 

µπορούν να είναι είτε νεαρά είτε γηραιά, λόγω του µεγάλου εύρους ταχυτήτων που 

εµφανίζουν, ενώ τα διπολικά ΠΝ είναι κυρίως γηραιά και αρκετά εξελιγµένα, λόγω της 

µικρής ταχύτητα διαστολής τους (για ακριβέστερα αποτελέσµατα κρίνεται θεµιτή η 

µελέτη µεγαλύτερου δείγµατος ΠΝ και η χρήση τηλεσκοπίου µε την µεγαλύτερη 

δυνατή διακριτική ικανότητα ώστε να υπολογισθούν καλύτερα οι αποστάσεις). 

 

Πίνακας 2.10 Μέσες τιµές των στοιχείων για σφαιρικά και µη σφαιρικά ΠΝ. 

ΠΝ µε σφαιρική συµµετρία - οµάδα 1 

 7.8kpc CKS VdSZ Z95 SB96 BL01 

ε(He) 11.12±0.03 11.12±0.04 11.11±0.04 11.12±0.04 11.12±0.04 11.12±0.04 

ε(N) 7.94±0.59 7.99±0.64 7.99±0.62 8.02±0.62 7.99±0.65 8.01±0.62 

ε(O) 8.69±0.27 8.71±0.25 8.72±0.27 8.69±0.28 8.70±0.28 8.71±0.28 

ε(S) 6.72±0.65 6.77±0.66 6.76±0.65 6.78±0.66 6.75±0.68 6.78±0.65 

ΠΝ χωρίς σφαιρική συµµετρία - οµάδα 2 

 7.8kpc CKS VdSZ Z95 SB96 BL01 

ε(He) 11.21±0.11 11.21±0.11 11.21±0.11 11.21±0.11 11.22±0.11 11.21±0.11 

ε(N) 8.24±0.56 8.23±0.55 8.21±0.54 8.23±0.55 8.21±0.56 8.23±0.57 

ε(O) 8.59±0.35 8.56±0.35 8.57±0.37 8.58±0.35 8.57±0.36 8.56±0.36 

ε(S) 7.09±0.51 7.07±0.49 7.05±0.47 7.06±0.49 7.06±0.49 7.07±0.49 

 

Σύµφωνα µε τον πίνακα 2.10, οι αφθονίες του Ηe, του Ν και S των ΠΝ της 

οµάδας 2, έχουν υπερεκτιµηθεί σε σχέση µε τα ΠΝ της οµάδας 1, κατά +0.09 dex, 

+0.30 dex και +0.35 dex, αντίστοιχα. Για την περίπτωση της αφθονίας του Ο 

υπολογίστηκε µικρότερη κατα 0.12 dex στην οµάδα 2, γεγονός που οδηγεί στο 
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συµπέρασµα ότι η µορφολογία των ΠΝ παίζει σηµαντικό ρόλο στον ακριβή 

υπολογισµό της αφθονίας των στοιχείων (Gruenwald & Viegas 1998). 

Στην περίπτωση που δεν ικανοποιείται η υπόθεση που χρησιµοποιεί το µοντέλο 

Cloudy σχετικά µε την σφαιρική συµµετρία και την οµοιόµορφη κατανοµή της µάζας, 

γίνεται υπερεκτίµηση της αφθονίας των στοιχείων, αφού η µορφολογία τους και η 

θέση της σχισµής από την οποία παίρνουµε το φάσµα, επηρεάζουν σηµαντικά την 

ένταση των γραµµών και την αφθονία των στοιχείων (Gruenwald & Viegas 1998).   

Πρέπει να αναφερθεί επίσης, ότι ένας σηµαντικός παράγοντας που επηρεάζει τον 

υπολογισµό της αφθονίας των στοιχείων είναι οι διακυµάνσεις της θερµοκρασίας και 

της πυκνότητας των ηλεκτρονίων στα ΠΝ (Peimbert 1967). Πρόσφατες µελέτες 

έχουν δείξει ότι οι διακυµάνσεις της θερµοκρασίας των ηλεκτρονίων επηρεάζουν την 

ένταση των γραµµών επανασύνδεσης του Ηe I (Peimbert et al. 2000, 2002) ενώ η 

αφθονία του στοιχείου αυτού µπορεί να υπερεκτιµηθεί έως και 2 φορές (Peimbert & 

Torres-Peimbert 1987). 

Όσον αφορά στις διακυµάνσεις της πυκνότητας των ηλεκτρονίων, είναι γνωστό 

ότι σε κάθε σηµείο ενός ΠΝ λαµβάνει χώρα µία κατάσταση δυναµικής και θερµικής 

ισορροπίας, δηλαδή ο ρυθµός ιονισµού των στοιχείων από τα φωτόνια του κεντρικού 

αστεριού (ρυθµός θερµάνσεως λόγω φωτό-ιονισµού Γθερµ) ισούται µε τον ρυθµό 

επανασυνδέσεων (recombination) των στοιχείων µε τα ηλεκτρόνια (ρυθµός ψύξεως 

λόγω επανασυνδέσεων Λανασ) και τον ρυθµό αυθόρµητης εκποµπής των βαρέων 

στοιχείων (ρυθµός ψύξεως λόγω αυθόρµητης εκποµπής Λψυξ.απαγ,γραµµων ).  

Ο ρυθµός επανασυνδέσεων και o ρυθµός ιονισµού του Η δίνεται από τις παρακάτω 

σχέσεις: 

 

                         
R v ep e

n = 1

N β ( T )n n=
∞

∑� , I H 0 N = n a J�              (2.13, 2.14) 

όπου 

• np, ne και nH είναι η αριθµητική πυκνότητα των πρωτονίων, των ηλεκτρονίων 

και των ατόµων υδρογόνου (αριθµός ανά µονάδα όγκου) 

• βn(Τe) µία συνάρτηση εξαρτώµενη από την θερµοκρασία των ηλεκτρονίων 

• α0 είναι η ενεργός διατοµή απορροφήσεως των ατόµων του Η, η οποία 

εκφράζει την ευκολία να απορροφήσει ένα άτοµο Η ένα φωτόνιο,  

• J είναι ο αριθµός των φωτονίων, µε ενέργεια µεγαλύτερη από την ενέργεια 

ιονισµού του Η (13.4 eV)  



Πλανητικά νεφελώµατα στο Γαλαξιακό σφαιροειδές 
 

Άκρας Σταύρος 
 

146 

• το άθροισµα ,
1n

∞

=
∑ , αναφέρεται για όλες τις στάθµες από ν=1 έως ν=∞ .    

 Η εξάρτηση του ρυθµού επανασυνδέσεων από τις πυκνότητες np και ne είναι 

προφανής (όσα περισσότερα πρωτόνια και ηλεκτρόνια βρίσκονται ανά µονάδα όγκου, 

τόσο µεγαλύτερος είναι ο ρυθµός ανασυνδέσεων). Λαµβάνοντας υπόψη την 

παραπάνω ανάλυση για την διακύµανση της πυκνότητας και της θερµοκρασίας των 

ηλεκτρονίων στο εσωτερικό των ΠΝ, συνεπάγεται είτε η υπερεκτίµηση της 

ποσότητας των στοιχείων είτε η υπερεκτίµηση της εκπεµπόµενης ενέργειας από τον 

κεντρικό αστέρα (ενεργός θερµοκρασία).  

 

2.5 Θεώρηµα Bayesian  

Πολλές µέθοδοι έχουν αναπτυχθεί στην προσπάθεια να εντοπιστούν πιθανές 

σχέσεις που να συνδέουν τις αφθονίες των στοιχείων των ΠΝ µεταξύ τους, 

θεωρώντας ως ήδη γνωστή τη σχέση του Ηe µε το N και το log(N/O) (εικ. 2.17, 

2.18). Έχοντας πλέον υπολογίσει τις αφθονίες των στοιχείων των ΠΝ του δείγµατος 

µας, τα αποτελέσµατα επανεξεταστήκαν χρησιµοποιώντας το στατιστικό θεώρηµα 

Bayesian (το οποίο χρησιµοποιείται για πρώτη φορά για τον σκοπό αυτό), ώστε να 

ελέγξουµε την ορθότητα των αποτελεσµάτων µας.  

Η βασική ιδέα του θεωρήµατος αυτού βασίζεται στον υπολογισµό της 

πιθανότητας ενός γεγονότος Α δεδοµένου ότι γνωρίζουµε ένα άλλο γεγονός Β (εξ. 

2.15): 

 

        
P(B|A) P(A)

P(A|B)=
P(B)

⋅
                                      (2.15) 

 

όπου 

• P(Α|Β) αντιστοιχεί στη πιθανότητα να συµβεί το γεγονός Α δεδοµένου ότι έχει 

συµβεί το γεγονός Β 

• P(Β|Α) αντιστοιχεί στη πιθανότητα να συµβεί το γεγονός Β δεδοµένου ότι έχει 

συµβεί το γεγονός Α 

• P(Α) αντιστοιχεί στη πιθανότητα να συµβεί το γεγονός Α 

• P(Β) αντιστοιχεί στη πιθανότητα να συµβεί το γεγονός Β 
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Στην παρούσα µελέτη χρησιµοποιήσαµε την σχέση που δίνει τη πιθανότητα 

να συµβεί ένα γεγονός Α δεδοµένου ότι γνωρίζουµε δύο άλλα γεγονότα Β και C (εξ. 

2.16). Συγκεκριµένα, χρησιµοποιήθηκαν οι αφθονίες του He, N και Ο από ένα δείγµα 

400 ΠΝ (Quireza et al 2007), ώστε να προσδιοριστούν οι πιθανότητες να βρούµε την 

αφθονία καθενός στοιχείου σε διάφορες τιµές, δεδοµένου των τιµών άλλων δύο, 

δηλαδή P(ε(He)|ε(N) ε(O))∩ , P(ε(N)|ε(He) ε(O))∩  και P(ε(O)|ε(He) ε(N))∩ . 

 

                                       
P(B C|A) P(A)

P(A|B C)=
P(B C)

⋅∩
∩

∩
                          (2.16) 

  

 Στις παρακάτω εικόνες παρουσιάζουµε τα διαγράµµατα των πιθανοτήτων 

P(ε(He)|ε(N) ε(O))∩ , P(ε(N)|ε(He) ε(O))∩  και P(ε(O)|ε(He) ε(N))∩  που 

προέκυψαν από το παραπάνω δείγµα, δεδοµένου των αφθονίων των άλλων δύο 

στοιχείων, για τα ΠΝ PTB 5 και PTB 16. 

 

∆ιάγραµµα Πιθανότητας ε(Ηe) δεδοµένου
 8.60<ε(Ο)<8.70 & 7.95 <ε(Ν)<8.05
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Εικ 2.27 ∆ιάγραµµα πιθανότητας της αφθονίας ε(Ηe) για το PTB 5 δεδοµένου ότι 

8.60<ε(Ο)<8.70 και 7.95<ε(Ν)<8.05. 
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∆ιάγραµµα Πιθανότητας ε(Ν) και ε(Ο)
PTB 5
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ε(Ν) δεδοµένου 11.05<ε(Ηe)<11.10 &
8.60 <ε(Ο)<8.70

ε(Ο) δεδοµένου 11.05<ε(Ηe)<11.10 &
7.95<ε(Ν)<8.05

 

Εικ 2.28 ∆ιάγραµµα πιθανότητας της αφθονίας ε(Ο) και ε(Ν) για το PTB 5 δεδοµένου ότι 

11.05<ε(Ηe)<11.10, 8.60<ε(Ο)<8.70 και 7.95<ε(Ν)<8.05. 

 

 

∆ιάγραµµα Πιθανότητας ε(Ηe) δεδοµένου
 8.15<ε(Ο)<8.25 & 8.20<ε(Ν)<8.30
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Εικ 2.29 ∆ιάγραµµα πιθανότητας της αφθονίας ε(Ηe) για το PTB 16 δεδοµένου ότι 

8.15<ε(Ο)<8.25 και 8.20<ε(Ν)<8.30. 
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∆ιάγραµµα Πιθανότητας ε(Ν) και ε(Ο)
PTB 16
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ε(Ν) δεδοµένου 11.13<ε(Ηe)<11.18 &
8.15<ε(Ο)<8.25

ε(Ο) δεδοµένου 11.13<ε(Ηe)<11.18 &
8.20<ε(Ν)<8.30

 

Εικ 2.30 ∆ιάγραµµα πιθανότητας της αφθονίας ε(Ο) και ε(Ν) για το PTB 16 δεδοµένου ότι 

11.13<ε(Ηe)<11.18, 8.15<ε(Ο)<8.25 και 8.20<ε(Ν)<8.30. 

 

 Στην περίπτωση του PTB 5, οι αφθονίες υπολογίστηκαν ε(He)=11.10, 

ε(Ν)=8.17 και ε(Ο)=8.70. Σύµφωνα µε τα διάγραµµα 2.27 και 2.28 η πιθανότητα να 

υπολογίσουµε την αφθονία κάθε στοιχείου δεδοµένου των άλλων δύο υπολογίστηκε 

ίση µε 23.7%, 7.7% και 16.7%.  

Στην περίπτωση του PTB 16, οι αφθονίες βρέθηκαν ίσες µε ε(He)=11.31, 

ε(Ν)=8.24 και ε(Ο)=8.00. Η χρήση του θεωρήµατος Bayesian οδηγεί στο 

συµπέρασµα ότι  η πιθανότητα ταυτόχρονης µέτρησης των τριών παραπάνω 

αφθονιών είναι µηδενική, και κατ’ επέκταση κάποια από τις παραπάνω αφθονίες έχει 

υπολογιστεί εσφαλµένα. Αλλάζοντας τις τιµές από τις αφθονίες των στοιχείων, 

επιχειρήθηκε ο εντοπισµός ενός συνδυασµού µε όσον το δυνατόν µικρότερη 

απόκλιση από τις τιµές που υπολογίσαµε µε το µοντέλο Cloudy. Σύµφωνα µε τις 

εικόνες 2.29 και 2.30 για το PTB 16 οι αφθονίες υπολογίστηκαν ίσες µε ε(He)~11.18, 

ε(Ν)~8.25 και ε(Ο)~8.20, σύµφωνα µε τις οποίες, οι πιθανότητες να υπολογίσουµε 

την κάθε µία βρέθηκε ίση µε 95%, 100%, 14.3% αντίστοιχα (εικ. 2.29 και 2.30). 

΄Άρα προκύπτει ότι η αφθονία του He υπερεκτιµήθηκε κατά 0.13 dex και 

ταυτόχρονα, η αφθονία Ο εκτιµήθηκε λιγότερο κατά 0.20 dex. Εφαρµόζοντας το 

θεώρηµα Bayesian και στα 20 ΠΝ, προσπαθήσαµε να βρούµε τις καλύτερες δυνατές 

αφθονίες για κάθε ένα απο αυτά. Στο πίνακα 2.11 παρουσιάζουµε τις αφθονίες που 

προέκυψαν α) από την µέθοδο CKS και β) χρησιµοποιώντας το θεώρηµα Bayesian. 
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Πίνακας 2.11 Οι αφθονίες των ΠΝ για την µέθοδο CKS και 

για το θεώρηµα Bayesian 

ΠΝ        Μέθοδος CKS  

ε(He)       ε(Ν)     

ε(Ο) 

           Bayesian  

ε(Ηe)       ε(Ν)     

ε(Ο) 

PTB5 11.11 8.17 8.70 11.11 8.17 8.70 

PTB9 11.38 9.17 8.84 11.17 9.05 8.84 

PTB11 11.16 8.13 8.93 11.16 8.25 8.93 

PTB12 11.31 7.09 7.89 11.31 

11.00 

8.55 

7.25 

8.25 

8.25 

PTB14 11.17 8.34 8.74 11.10 8.34 8.74 

PTB16 11.31 8.24 8.00 11.15 8.24 8.20 

PTB17 11.19 8.28 8.84 11.13 8.28 8.84 

PTB19 11.15 8.35 8.67 11.15 8.35 8.67 

PTB23 11.25 8.41 9.10 11.13 8.41 9.10 

PTB25 11.18 8.33 8.47 11.18 8.33 8.47 

PTB26 10.99 7.62 8.63 10.99 7.62 8.63 

PTB27 11.09 6.82 8.28 11.03 6.82 8.28 

PTB28 11.05 8.17 8.84 11.05 8.17 8.84 

PTB31 11.15 8.62 8.57 11.15 8.62 8.57 

PTB32 11.20 8.31 8.49 11.15 8.31 8.49 

PTB34 11.10 8.35 8.98 11.10 8.35 8.98 

PTB35 11.17 8.46 8.59 11.17 8.46 8.59 

PTB38 11.13 7.59 8.77 11.06 7.85 8.77 

PTB42 11.15 8.70 8.95 11.15 8.70 8.95 

PTB43 11.07 7.04 8.32 11.03 7.04 8.32 

Μέση 

τιµή 

11.17 8.11 8.63 11.11 

11.12 

8.20 

8.13 

8.66 

8.66 

Τυπική 

απόκλιση 

0.09 0.59 0.31 0.07 0.56 0.26 

 

 

Σύµφωνα µε τον πίνακα 2.11, η µεγαλύτερη διόρθωση προέκυψε για την 

αφθονία του He, 0.05 dex, ενώ για το Ν και το Ο η διόρθωση ήταν της τάξεως του 

0.02 και 0.03 dex αντίστοιχα, καταλήγοντας σε παρόµοια αποτελέσµατα µε αυτά των  

Chiappini et al. (2009). 
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Στο σηµείο αυτό πρέπει να αναφερθεί ότι για την περίπτωση του PTB 12, τα 

αποτελέσµατα δεν µπορούν να θεωρηθούν αξιόπιστα. Χρησιµοποιώντας το θεώρηµα 

Bayesian βρέθηκε ότι για ε(Ν)=7.09 και ε(Ο)=7.89 δεν είναι πιθανή καµία µέτρηση 

He, ενώ για ε(Ν)=7.09 και ε(Ο)=8.05 η αφθονία του He βρέθηκε µικρότερη από 

11.0. Για ε(Ν)=7.25 και ε(Ο)=8.25 καταλήξαµε στα παρακάτω διαγράµµατα (εικ. 2.31 

και 2.32), συµπεραίνοντας ότι υπάρχουν δύο πιθανές µετρήσεις για το Ηe και το Ν 

(ε(Ηe)=10.98 ή 11.33 και ε(Ν)=7.25 ή 8.55). Γνωρίζοντας ότι η αύξηση της 

αφθονίας του Ηe συνοδεύεται µε ταυτόχρονη αύξηση της αφθονίας του Ν, µόνο οι 

συνδυασµoί ε(Ηe)=10.98 και ε(Ν)= 7.25 ή ε(Ηe)=11.33 και ε(Ν)=8.55 είναι δυνατοί. 

Eποµένως, για την περίπτωση του PTB 12, είτε υπερεκτιµήθηκε η αφθονία του He 

είτε υπολογίστηκε µικρότερη η αφθονία του Ν. Οι πιθανότητες να µετρήσουµε αυτά 

τα δύο ζεύγη αφθονιών υπολογίστηκαν ίσες µε 50%. Και στις δύο περιπτώσεις η 

αφθονία του Ο παραµένει σταθερή και ίση µε 8.25, καταλήγοντας στο συµπέρασµα 

ότι το 3ο dredge-up στάδιο και το HBB φαινόµενο στα οποία παράγεται µεγάλη 

ποσότητα Ν και Ηe µε ταυτόχρονη µείωση της ποσότητας του Ο και του C δεν 

λαµβάνουν µέρος στο PTB 12 (προς επιβεβαίωση της παραπάνω ανάλυσης, χρήσιµο 

θα ήταν να είχαµε υπολογίσει και χρησιµοποιήσει στο θεώρηµα Bayesian και την 

αφθονία του C, η οποία θα πρέπει να παραµένει σταθερή. Ωστόσο δεν µπορέσαµε να 

την υπολογίσουµε λόγω του ότι δεν εµφανίζει γραµµές εκποµπής στην περιοχή 

µεταξύ 3500 Å - 7800 Å).   

 

∆ιάγραµµα Πιθανότητας ε(Ηe) δεδοµένου
 8.20<ε(Ο)<8.30 & 7.20<ε(Ν)<7.30
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Εικ 2.31 ∆ιάγραµµα πιθανότητας της αφθονίας ε(Ηe) για το PTB 12 δεδοµένου ότι 

8.20<ε(Ο)<8.30 και 7.20<ε(Ν)<7.30. 
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∆ιάγραµµα Πιθανότητας ε(Ν) και ε(Ο)
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ε(Ν) δεδοµένου 11.30<ε(Ηe)<11.35 &
8.20<ε(Ο)<8.30

ε(Ο) δεδοµένου 11.30<ε(Ηe)<11.35 &
7.20<ε(Ν)<7.30

 
Εικ 2.32 ∆ιάγραµµα πιθανότητας της αφθονίας ε(Ο) και ε(Ν) για το PTB 12 δεδοµένου 

 ότι 11.30<ε(Ηe)<11.35, 8.20<ε(Ο)<8.30 και 7.20<ε(Ν)<7.30. 

 

 

2.6 Ανάλυση κύριας συνιστώσας (Principal component 

analysis)  

 

2.6.1 Εισαγωγή 

Προς περαιτέρω µελέτη των ΠΝ, χρησιµοποιήθηκε επιπρόσθετα ένα 

στατιστικό εργαλείο, το λεγόµενο Principal Component Analysis (PCA), το οποίο 

έχει χρησιµοποιηθεί ευρέως στον προσδιορισµό της απόστασης αστεριών, στην 

εξελικτική πορεία των γαλαξιών, στην περιγραφή και στην ταξινόµηση των 

φασµάτων των αστεριών. 

Η ιδέα της µεθόδου αυτής βασίζεται στην ελαχιστοποίηση του αριθµού µίας 

οµάδας παραµέτρων που απαντώνται σε ένα πρόβληµα, ώστε να αντικατασταθεί απο 

µία νέα οµάδα µε λιγότερες ανεξάρτητες παραµέτρους µεταξύ τους που θα 

επιτρέπουν την εµφάνιση των πραγµατικών διαστάσεων του υπό εξέταση 

προβλήµατος. 
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2.6.2 Αποτελέσµατα της µεθόδου PCA 

 Η µέθοδος PCA εφαρµόστηκε σε ένα δείγµα 55 πλανητικών νεφελωµάτων 

(Phillips 2003) µε γνωστές αφθονίες και καλά ορισµένη µορφολογία, ώστε να 

µελετηθεί, πώς η αφθονία των στοιχείων εξαρτάται από την µορφολογία των ΠΝ. 

 Η πρώτη οµάδα παραµέτρων που µελετήθηκε, και στην οποία εφαρµόσθηκε η 

µέθοδος PCA, περιελάµβανε τον λόγος log(Ν/Ο), την αρχική µάζα του αστέρα (Mi) και 

τη µάζα του κεντρικού αστεριού (Μc), για τον λόγο ότι οι παράµετροι αυτοί 

συνδέονται άµεσα µεταξύ τους (Cazetta & Maciel 2003, Williams 2006). Οι νέοι 

παράµετροι που προέκυψαν συνδέονται µε τις προηγούµενες παραµέτρους και 

δίνονται απο τις ακόλουθες σχέσεις.  

 

                1 c iPC =0.89 log(N/O)+0.43M -0.12M⋅          (2.17) 

                         2 c iPC =-0.43 log(N/O)+0.90M +0.07M⋅          (2.18) 

                         3 c iPC =0.14 log(N/O)-0.07M +0.99M⋅          (2.19) 

 

Η κάθε µία από αυτές τις νέες παραµέτρους PC1, PC2 και PC3 είναι ένας 

γραµµικός συνδυασµός των προηγούµενων παραµέτρων σε κάθε µια απο τις οποίες 

αντιστοιχεί ένα στατιστικό βάρος. Από την ανάλυση των αποτελεσµάτων, προέκυψε 

ότι η παράµετρος PC2 έχει άµεση σχέση µε την µορφολογία των ΠΝ. 

Χρησιµοποιώντας την εξίσωση 2.18 δηµιουργήθηκαν τα παρακάτω διαγράµµατα της 

αφθονίας του αζώτου ε(Ν), του οξυγόνου ε(Ο) και του log(N/O) συναρτήσει της νέα 

παραµέτρου PC2 απο τα οποία εξάγεται το συµπέρασµα ότι ενώ οι αφθονίες του Ν και 

του Ο έχουν µεγάλο εύρος τιµών, ο λόγος log(N/Ο) παίρνει συγκεκριµένες τιµές 

(µικρότερες απο -0.18 στα κυκλικά, ελλειπτικά και διπολικά ΠΝ, ενώ µόνο στα 

διπολικά και µεγαλύτερες από -0.18). Εποµένως η αφθονία του Ν µπορεί να είναι 

µεγαλύτερη του Ο µόνο στα διπολικά ΠΝ (εικ. 2.31 & 2.32). 
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Εικ. 2.31 ∆ιάγραµµα αφθονίας αζώτου και οξυγόνου ως προς την νέα παράµετρο PC2  . 
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Εικ. 2.32 ∆ιάγραµµα του λόγου log(N/O) ως προς την νέα παράµετρο PC2 για κυκλικά, 

ελλειπτικά και διπολικά ΠΝ. 

  

Η αφθονία των στοιχείων έχει άµεση σχέση µε την µορφολογία των ΠΝ 

(βλέπε παρ 1.2.3.6). Ο Phillips (2003) µελετώντας την αφθονία των στοιχείων ως 

προς την µορφολογία των ΠΝ, κατέληξε στο συµπέρασµα ότι η αφθονία του Ο  και 

του Ν είναι µεγαλύτερη στα διπολικά ΠΝ σε σχέση µε τα σφαιρικά και τα ελλειπτικά. 

Λαµβάνοντας υπόψη το εύρος της κατανοµής της αφθονίας του Ν, το οποίο είναι το 

ίδιο για όλους τους µορφολογικούς τύπους ΠΝ, ο log(N/O) παίρνει θετικές και 

αρνητικές τιµές µόνο στα διπολικά ΠΝ, ενώ στα σφαιρικά και στα ελλειπτικά παίρνει 

µόνο αρνητικές. Χρησιµοποιώντας την µέθοδο PCA η κρίσιµη τιµή του  log(N/O), 

στην οποία διαχωρίζονται τα διπολικά ΠΝ από τα κυκλικά ή ελλειπτικά, βρέθηκε -0.18 

dex. 

Η παράµετρος PC2 εµφανίζει ελάχιστη τιµή PC2,min=0.89 για  log(N/O)=-0.18. 

(εικ. 2.32). Χρησιµοποιώντας τις σχέσεις 1.1 και 1.2 υπολογίσαµε την αρχική µάζα 

του προγενέστερου αστεριού ίση µε  2.6 
�

M . Τα αστέρια µε αρχική µάζα <2.6 
�

M  
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σχηµατίζουν είτε σφαιρικά, είτε ελλειπτικά, είτε διπολικά ΠΝ, ενώ µε µάζα 

µεγαλύτερη από 2.6 
�

M  δηµιουργούν µόνο διπολικά ΠΝ. Στα ίδια συµπεράσµατα 

κατέληξαν επίσης οι Corradi & Schwarz (1995) µελετώντας την αφθονία των 

στοιχείων ως προς την µορφολογία των 400 ΠΝ του δείγµατός τους, προσδιορίζοντας 

ότι αστέρια µε µάζα µικρότερη από 3 
�

M , δηµιουργούν είτε κυκλικά είτε ελλειπτικά 

ΠΝ, ενώ µε µάζα > 3 
�

M  δηµιουργούν µόνο διπολικά ΠΝ. Συµπληρωµατικά, ο 

Phillips (2001b), υπολόγισε ότι τα διπολικά ΠΝ προέρχονται από προγενέστερα 

αστέρια µε µάζα > 2.3 
�

M . 

Η τιµή του λόγου log(N/O) εµφανίζεται στα PTB 9, PTB 16, PTB 25, PTB 31, 

PTB 32 και PTB 35 µεγαλύτερη του -0.18 dex και εποµένως θα µπορούσαν να 

χαρακτηριστούν ως διπολικά. Ωστόσο, µόνο τα PTB 16 και PTB 25 έχουν 

χαρακτηριστεί ως διπολικά βάσει των εικόνων τους στο φίλτρο Ηα + [Ν ΙΙ]. Η  

παρατήρηση των υπολοίπων ΠΝ απαιτεί την χρήση τηλεσκοπίου µε καλύτερη 

διακριτική ικανότητα, ώστε µέσω των λεπτοµερέστερων εικόνων να ήταν 

ευχερέστερη η µορφολογική ταξινόµηση τους. 

Στην συνέχεια, η µέθοδος εφαρµόστηκε και σε άλλη µία οµάδα παραµέτρων 

(ε(Ν), ε(S) και ne), χρησιµοποιώντας ένα δείγµα 35 ΠΝ (Escudero & Costa 2001). Οι 

νέες παράµετροι που προέκυψαν δίνονται παρακάτω: 

 

                          4 ePC =0.91 ε(N)-0.41 ε(S)-0.05 n⋅ ⋅ ⋅                         (2.20) 

                          5 ePC =0.41 ε(N)-0.91 ε(S)+0.04 n⋅ ⋅ ⋅                        (2.21) 

                                 6 ePC =0.06 ε(N)+0.02 ε(S)+0.99 n⋅ ⋅ ⋅                       (2.22) 

 

Όπου η κάθε µία αποτελεί ένα γραµµικό συνδυασµό των προηγουµένων. Η 

παράµετρος PC6 αντιστοιχεί κυρίως στην πυκνότητα των ηλεκτρονίων, αφού τα 

στατιστικά βάρη των άλλων δύο παραµέτρων είναι πολύ µικρότερα. Οι παράµετροι 

PC4 και PC5 σχετίζονται κυρίως µε τις αφθονίες του Ν και του S αντίστοιχα και όχι µε 

την πυκνότητα των ηλεκτρονίων. Στην εικόνα 2.33 παρουσιάζεται ένα διάγραµµα 4-

διαστάσεων, όπου οι παράµετροι PC4 και PC5 αντιστοιχούν στους άξονες x, y, ενώ η 

αφθονία του ε(S) και η πυκνότητα των ηλεκτρονίων ne αντιστοιχούν στο χρώµα και 

το µέγεθος των σηµείων. Η κυκλική ράβδος χρωµάτων δεξιά της εικόνας, δείχνει ότι 

καθώς αυξάνει το S αλλάζει το χρώµα στα σηµεία του διαγράµµατος. Η γωνία 0ο 

αντιστοιχεί σε ε(S) = 5.2 και οι 360ο µοίρες σε ε(S) = 7.7. Επίσης όσο µεγαλύτερο 
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είναι το µέγεθος των σηµείων τόσο µεγαλύτερη είναι και η πυκνότητα των 

ηλεκτρονίων. 

Μεταξύ των παραµέτρων PC4, PC5, της αφθονίας του S και της πυκνότητας 

των ηλεκτρονίων, εµφανίζεται να υπάρχει µία γραµµική σχέση για τις περιπτώσεις 

όπου το ε(S) είναι σταθερό (τα σηµεία µε το ίδιο χρώµα -π.χ µπλε-). Βρέθηκε η 

παρακάτω σχέση µεταξύ PC4 και PC5. 

    

                                5 4PC =0.80 PC +6.04⋅                    (2.23) 

 

Η χρήση των εξισώσεων (2.20), (2.21) και (2.23) καταλήγει στην σχέση (2.24) που 

συνδέει την πυκνότητα των ηλεκτρονίων µε τις αφθονίες του Ν και του S. 

 

                   en =4 ε(N)+75.5-15.5 ε(S)⋅ ⋅                             (2.24) 

 

∆εδοµένου ότι το ε(S) είναι σταθερό, προκύπτει ότι όσο αυξάνει η πυκνότητα των 

ηλεκτρονίων, τόσο αυξάνει και η αφθονία του Ν. Άρα τα διπολικά ΠΝ καλύπτουν 

µεγαλύτερο εύρος την πυκνότητας των ηλεκτρονίων σε σχέση µε τα ελλειπτικά και 

κυκλικά ΠΝ. Χρησιµοποιώντας τα παραπάνω αποτελέσµατα, διαµορφώθηκε το 

διάγραµµα της πυκνότητας των ηλεκτρονίων συναρτήσει της αφθονίας Ν, θεωρώντας 

οτι οι τιµές αφθονίας του S κυµαίνονται µεταξύ 7.35 και 7.5 για το δικό µας δείγµα 

ΠΝ (εικ 2.34) και των Chiappini et al. (2009) (εικ 2.35). Και στα δύο φαίνεται ότι 

υπάρχει µία τάση ταυτόχρονης αύξησης της αφθονίας του Ν µε την πυκνότητα των 

ηλεκτρονίων. Η προσαρµογή ευθείας σε αυτά τα διαγράµµατα δεν µπορεί να 

θεωρηθεί και πολύ αξιόπιστη, λόγω του µικρού αριθµού των σηµείων, ενώ η τιµή r2 

βρέθηκε ίση µε 0.80 και 0.20, αντίστοιχα. Το κύριο συµπέρασµα που µπορούµε να 

εξάγουµε και να δεχτούµε απο τα διαγράµµατα αυτά είναι η τάση που εµφανίζουν οι 

τιµές της αφθονίας του Ν για ταυτόχρονη αύξηση µε την πυκνότητα των 

ηλεκτρονίων, ωστόσο δεν µπορούµε να εξαγάγουµε ακριβή ποσοτικά αποτελέσµατα 

µέσω της εξίσωσης 2.24. 
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Εικ. 2.33 ∆ιάγραµµα των νέων παραµέτρων PC4  και  PC5 µαζί µε την αφθονία του 

θείου και την πυκνότητα των ηλεκτρονίων του νεφελώµατος. 
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Εικ. 2.34 ∆ιάγραµµα της πυκνότητας των ηλεκτρονίων συναρτήσει της αφθονίας του 

ε(Ν) για 7.35<ε(S)<7.50. 
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Εικ. 2.35 ∆ιάγραµµα της πυκνότητας των ηλεκτρονίων συναρτήσει της αφθονίας του 

ε(Ν) για 7.35<ε(S)<7.50 (Chiappini et al. 2009). 

 

2.6 Συµπεράσµατα 

Μετά την ανάλυση των εικόνων 44 ΠΝ στο φίλτρο Ηα + [Ν ΙΙ] και των 

φασµάτων τους από  3500 έως  6800 Å, χρησιµοποιώντας στις παρατηρήσεις το 

τηλεσκόπιο των 1.3 µ του Αστεροσκοπείου του Σκίνακα στην Κρήτη, ήταν δυνατός ο 

υπολογισµός της έντασης των γραµµών επανασύνδεσης του Η και του Ηe όπως και 

των απαγορευµένων γραµµών του Ν, του Ο, του S, του Νe και του Αr (Boumis et al. 

2003, 2006, Akras et al. 2010a). Στην συνέχεια, χρησιµοποιώντας το µοντέλο φωτο-

ιονισµού Cloudy (Ferland 1998) υπολογίστηκαν οι σηµαντικές φυσικές παράµετροι 

που περιγράφουν τα ΠΝ, όπως είναι η ενεργή θερµοκρασία και η λαµπρότητα του 

κεντρικού αστεριού, η θερµοκρασία και η πυκνότητα  των ηλεκτρονίων, η αφθονία 

των Ηe, N, O, S κτλ.  

Η κατανοµή των ΠΝ ως προς τη γωνιακή τους διάµετρο εµφανίζει µέγιστο στα 

15 δευτερόλεπτα της µοίρας, όπως και των Acker et al. (1992). Χρησιµοποιώντας την 

γωνιακή διάµετρο και την συνολική ροή ενέργειας της γραµµής Ηβ από όλο το ΠΝ, 

ήταν επίσης δυνατός ο υπολογισµός της απόστασης των ΠΝ από τη Γη και από το 

κέντρο του Γαλαξία για 5 διαφορετικές µεθόδους: Calh, Kaler και Stanghellini (CKS; 

1992), Van de Steene και Zijlstra (VdSZ; 1995), Zhang (Z95; 1995), Schneider και 

Buckley (SB96; 1996) και τέλος Bensby και Lundstrom (BL01; 2001). Η µέση τιµή της 

απόστασης του Γαλαξιακού σφαιροειδούς κάθε µεθόδου βρέθηκε ίση µε 8.69 kpc, 

10.13 kpc, 11.12 kpc, 8.81 kpc και 12.18 kpc αντίστοιχα. Οι µέθοδοι CKS και SB96 

υπολογίζουν καλύτερα την µέση απόσταση του σφαιροειδούς σε σχέση µε τις µέχρι 

τώρα έρευνες (7.8 kpc, Feast 1987; 8.3±2.6 kpc, Schneider & Bunley 1996; 
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7.95±0.62 kpc και 8.25±0.79 kpc, Ming & Zi 2007) σε σχέση µε τις υπόλοιπες 

µεθόδους, ενώ οι αποστάσεις των ΠΝ µε ροή ενέργειας στα 5 GHz συνδέονται µε µία 

σχέση της µορφής y=a x-b.  

Στην συνέχεια χρησιµοποιώντας την εξίσωση 4.10 υπολογίστηκε η απόσταση 

των ΠΝ από το κέντρο του Γαλαξία και για τις πέντε προηγούµενες µεθόδους, 

σύµφωνα µε τις οποίες βρέθηκαν οι τιµές 3.75 kpc, 4.15 kpc, 4.78 kpc, 3.63 kpc και 

5.56 kpc αντίστοιχα. Η ακτίνα του σφαιροειδούς έχει προσδιοριστεί στα 3.00 kpc 

(Costa, Cavichia & Machiel 2009) καταλήγοντας στο συµπέρασµα ότι είτε έχουµε 

υπερεκτιµήσει τις αποστάσεις των ΠΝ είτε πιθανόν κάποια ΠΝ να µην ανήκουν στο 

σφαιροειδές αλλά στο δίσκο του Γαλαξία. Η εικόνα 4.24 παρουσιάζει την κατανοµή 

των ΠΝ του σφαιροειδούς και του δίσκου από το δείγµα των Chiappini et al. 2009 σε 

σύγκριση µε το δείγµα που χρησιµοποιήθηκε στην παρούσα µελέτη ως προς τις 

γαλαξιακές τους συντεταγµένες, επιβεβαιώνοντας, τελικά, το συµπέρασµα ότι δεν 

ανήκουν το αρχικό σύνολο του δείγµατος των 44 ΠΝ στο Γαλαξιακό σφαιροειδές. 

Επίσης, ένα σηµαντικό αποτέλεσµα είναι ότι τα ΠΝ σε αποστάσεις µικρότερες από 7.8 

kpc εµφανίζουν δοµές (π.χ. δαχτυλίδι) στο εσωτερικό τους, ενώ αυτά µε απόσταση 

µεγαλύτερη από 7.8 kpc είναι συµπαγή και σφαιρικά. Ωστόσο, τα ΠΝ µε γωνιακή 

διάµετρο µικρότερη από 15 δευτερόλεπτα της µοίρας, βρίσκονται σε αποστάσεις 

µεγαλύτερες από 10.7 kpc ή 3.0 από το κέντρο του Γαλαξία µας και εποµένως 

ανήκουν στο δίσκο. Η διακριτική ικανότητα του τηλεσκοπίου παίζει σηµαντικό ρόλο 

στη διάκριση της ύπαρξης δοµών στις εικόνες των ΠΝ. Η χρήση του τηλεσκοπίου των 

1.3 µ του Αστεροσκοπείου της Κρήτης επέτρεψε τον διαχωρισµό των ΠΝ εκείνων που 

ανήκουν στο δίσκο του Γαλαξία από τα ΠΝ του σφαιροειδούς. 

Η µελέτη των διαγραµµάτων που περιγράφουν την µεταβολή της αφθονίας 

των στοιχείων οδηγεί σε σηµαντικά συµπεράσµατα για τα ΠΝ του Γαλαξία. Αρχικά 

επιβεβαιώθηκε η ταυτόχρονη αύξηση της αφθονίας του Ηe και του Ν και η σχέση της 

µάζας του προγενέστερου αστέρα µε την αφθονία του Ν. Στα µεγάλης µάζας αστέρια 

το 3ο dredge-up στάδιο και το ΗΒΒ φαινόµενο παίζουν πολύ σηµαντικό ρόλο στην 

µετατροπή µεγάλων ποσοτήτων C και Ο σε Ν µέσω των κύκλων CN και ON (Pottasch 

et al. 2006, Perinotto et al. 2006, van de Hoek et al 1997). 

Επιπρόσθετα, χωρίς να παραβλέπεται η σηµαντική επίδραση ενός ψυχρού 

κεντρικού αστεριού στη µείωση της θερµοκρασίας των ηλεκτρονίων, επιβεβαιώθηκε ο 

µηχανισµός των ΠΝ, µε την παρατήρηση ότι η θερµοκρασία των ηλεκτρονίων είναι 

αντιστρόφως ανάλογη της αφθονίας του Ν, Ο και S. Τα ιόντα αυτών των στοιχείων 
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λειτουργούν ως ψυκτικοί µηχανισµοί µε αποτέλεσµα να µειώνεται η θερµοκρασία των 

ηλεκτρονίων παράλληλα µε την αύξηση της ποσότητάς τους. 

Μελετώντας τις µέσες τιµές της αφθονίας 20 ΠΝ, προκύπτει, υπερεκτίµηση 

της αφθονίας του Ηe του Ο και του S κατά 0.05 dex, 0.07 dex και 0.12 dex 

αντίστοιχα, ενώ η αφθονία του Ν βρέθηκε σχεδόν ίδια µε τα αποτελέσµατα των 

Chiapinni et al. 2009 για ΠΝ του σφαιροειδούς και του δίσκου όπου πιθανόν να 

οφείλεται στην µορφολογία των ΠΝ. ∆ιαχωρίζοντας τα ΠΝ ανάλογα µε την 

µορφολογία τους σε σφαιρικά, ελλειπτικά και διπολικά, βρέθηκε ότι η αφθονία του Ηe 

και του Ν είναι µεγαλύτερη στα διπολικά. Η χρήση ενός στατιστικού εργαλείου, το 

λεγόµενο PCA, έδειξε ότι τα κυκλικά και τα ελλειπτικά ΠΝ διαχωρίζονται από τα 

διπολικά, βάσει της τιµής του λόγου log(Ν/Ο), ο οποίος παίρνει αρνητικές τιµές στα 

δύο πρώτα και αρνητικές και θετικές τιµές για τα διπολικά. Η κρίσιµη τιµή βρέθηκε 

ίση µε -0.18 dex και αντιστοιχεί σε µάζα προγενέστερου αστεριού ίση µε 2.6 
�

M  

(Akras & Boumis 2007). Η αφθονία του Ο είναι µικρότερη στα διπολικά ΠΝ σε σχέση 

µε τα κυκλικά κατά 0.25 µε 0.30 dex (Marigo et al. 1998), που έρχεται σε συµφωνία 

µε την υπόθεση οτι σε αστέρια µεγαλύτερη µάζας η µείωση της αφθονίας του Ο είναι 

µεγαλύτερη (Ratag et al. 1992). 

Στην συνέχεια, διαχωρίζοντας τα ΠΝ σε αυτά µε και χωρίς σφαιρική 

συµµετρία, ελέγχθηκε το ποσοστό επίδρασης της µορφολογίας των ΠΝ στα 

αποτελέσµατα που προκύπτουν από το µοντέλο, στο οποίο η σφαιρική συµµετρία 

είναι βασική υπόθεση. Η αφθονία του Ηe, του Ο και του S, βρέθηκε µεγαλύτερη, ενώ 

η αφθονία του Ν µικρότερη στα ΠΝ χωρίς σφαιρική συµµετρία, σε αντιπαραβολή µε 

τα ΠΝ που εµφανίζουν σφαιρική συµµετρία (Gruenwald & Viegas 1998). 

Χρησιµοποιώντας φασµατογράφους µε πολλές σχισµές ταυτόχρονα (multi-slit 

spectra), µπορούµε να πάρουµε φάσµατα σε διαφορετικές ακτίνες του ίδιου ΠΝ, 

ούτως ώστε να µελετηθέι πως µεταβάλλεται η αφθονία των σοιχείων συναρτήσει της 

ακτίνας των ΠΝ. Πιο συγκεκριµένα, το ερώτηµα εάν η υψηλότερη αφθονία Ηe και Ν 

στα διπολικά ΠΝ οφείλεται στα µορφολογία τους ή όχι, µπορεί να αποτελέσει 

σηµαντικό κίνητρο για εκπόνηση ειδικής έρευνας στο µέλλον. Σύµφωνα µε την 

παρούσα µελέτη, ενισχύθηκε η ιδέα ότι πιθανόν οι διαφορές που εµφανίζουν στην 

αφθονία των στοιχείων τους, τα κυκλικά, ελλειπτικά και διπολικά ΠΝ, να µην 

οφείλεται στην διαφορετική εξελικτική πορεία που ακολούθησαν, ούτε σε 

διαφορετικής µάζας προγενέστερα αστέρια αλλά στην ίδια τους τη µορφολογία. Η 

µελέτη των ΠΝ χρησιµοποιώντας τηλεσκόπια διαφορετικής διακριτικής ικανότητας θα 

µπορέσει να δώσει µια απάντηση σε αυτό το ερώτηµα. Τέλος, χρησιµοποιώντας το 
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στατιστικό θεώρηµα Bayesian υπολογίστηκε για κάθε ΠΝ η πιθανότητα µέτρησης της 

αφθονίας ενός από τα Ηe, Ν και Ο, γνωρίζοντας την τιµή των άλλων δύο, 

αναδεικνύοντας αποκλίσεις στην µέτρηση της αφθονίας του Ηe (µεγαλύτερη κατά 

0.06 dex) και του Ν (µικρότερη κατά 0.09 dex) σε σύγκριση µε προγενέστερες 

µελέτες. 
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Κεφάλαιο  3ο 

 

Μελέτη ραβδωτών σπειροειδών γαλαξιών 

 

3.1 Εισαγωγή 

Στην κατανόηση της δηµιουργίας και της εξέλιξης των γαλαξιών συντέλεσε 

σηµαντικά η µελέτη της ράβδου τους. Παρόλη τη µεγάλη της σηµασία, η 

παρατήρησή της δεν είναι εύκολη υπόθεση, ιδιαίτερα στην περίπτωση των γαλαξιών 

µε µεγάλη κλίση (edge-on). Η ποσότητα της σκόνης στην κεντρική περιοχή του 

γαλαξία είναι πολύ µεγάλη, µε αποτέλεσµα την εξασθένηση της έντασης του φωτός 

που εµποδίζει την ανίχνευση και µελέτη της ράβδου. 

Η µελέτη της ράβδου των αστεριών στους γαλαξίες είναι επίσης πολύ 

σηµαντική για την ανάπτυξη νέων θεωρητικών µοντέλων εξέλιξης για την πλήρη και 

ακριβή περιγραφή τους. Για πρώτη φορά, έγινε προσπάθεια να βρεθεί µία 

τρισδιάστατη συνάρτηση για την περιγραφή της ράβδου των γαλαξιών, ούτως ώστε 

να είναι εφικτός ο προσδιορισµός των τιµών των παραµέτρων της για κάθε ραβδωτό 

σπειροειδή γαλαξία. Τέλος, η εξαγωγή  διαγνωστικών της ράβδου, δηλαδή πως 

αλλάζει η µορφολογία της ράβδου ως προς τις παραµέτρους της, αποτελεί ένα πολύ 

χρήσιµο εργαλείο είτε για την παρατηρησιακή µελέτη της ράβδου είτε την µελέτη 

µέσω θεωρητικών µοντέλων. 

Το κεφάλαιο αυτό αναφέρεται εκτενώς στην έρευνα που έγινε σε τέσσερις 

ραβδωτούς σπειροειδείς γαλαξίες µε µεγάλη κλίση (NGC 4013, UGC 2048, IC 2531 και 

τον Γαλαξία µας), χρησιµοποιώντας το µοντέλο διάδοσης ακτινοβολίας CRETE (Code 

for Radiative Transfer Equation, Xilouris et al. 1997,1998, 1999). Ο σκοπός ήταν να 

εντοπιστούν µέσω του µοντέλου κάποια παρατηρησιακά διαγνωστικά στοιχεία, ούτος 

ώστε εφαρµόζοντας τα σε παρατηρήσεις να είναι δυνατή η εξαγωγή συµπερασµάτων 

για τα χαρακτηρηστικά της ράβδου όπως το µήκος, το ύψος, η γωνία θέσεως 

(position angle, PA) και η γωνία κλίσης (inclination angle). Επίσης µελετήθηκε πώς η 

ύπαρξη της ράβδου επηρεάζει τις τιµές των φυσικών παραµέτρων που περιγράφουν 

έναν τυπικό ραβδωτό γαλαξία. 
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3.2 Παρατηρήσεις των γαλαξιών 

Οι παρατηρήσεις των γαλαξιών NGC 4013 και UGC 2048 έγιναν από το 

αστεροσκοπείο του Σκίνακα στην Κρήτη στις 20 και 21 Ιουνίου 1995 και στις 8 και 9 

Σεπτεµβρίου 1994 αντίστοιχα, χρησιµοποιώντας το τηλεσκόπιο των 1.3 µ και την 

κάµερα Thomson µε 1024 x 1024 εικονοστοιχεία (pixels). Το µέγεθος καθενός 

εικονοστοιχείου ήταν 19 µm που αντιστοιχεί σε 0.4 δευτερόλεπτα της µοίρας στον 

ουρανό (arcsec), δίνοντας ένα πεδίο παρατήρησης 6.7 x 6.7 λεπτά της µοίρας 

(arcmin). Ο γαλαξίας IC 2531 παρατηρήθηκε τον Μάρτιο του 1991 χρησιµοποιώντας 

το 1.0 µ τηλεσκόπιο στο αστεροσκοπείο του Siding Spring στην Αυστραλία. Η κάµερα 

που χρησιµοποιήθηκε ήταν τύπου EEV µε 576 x 380 εικονοστοιχεία µε το µέγεθος 

κάθε εικονοστοιχείου στον ουρανό να αντιστοιχεί σε 0.56 δευτερόλεπτα της µοίρας 

(arcsec). Ο χρόνος έκθεσης όλων των παρατηρήσεως ήταν 20, 40 και 10 λεπτά για 

τον UGC 2048, NGC 4013 και IC 2531 αντίστοιχα. Για την µοντελοποίηση του Γαλαξία 

µας χρησιµοποιήθηκαν δεδοµένα από το διαστηµικό τηλεσκόπιο COBE (Cosmin 

Background Explorer) στα 2.2 µm (Misiriotis et al. 2006). Στο πίνακα 3.1 

παρουσιάζονται µερικές πληροφορίες των γαλαξιών που χρησιµοποιήθηκαν σε αυτή 

την διατριβή. 

 

      Πίνακας 3.1  Στοιχεία των γαλαξιών που χρησιµοποιήθηκαν σε αυτήν την 

διατριβή 

Γαλαξίας RA2000 DEC2000 Τύπος Hubble 

NGC 4013 11:58:34 43:56:18 Sbc 

UGC 2048 02:34:22 32:30:10 Sb 

IC 2531 09:59:55 -29:37:02 Sb 

Milky Way - - Sb 

 

3.3 Μοντέλο διάδοσης ακτινοβολίας 

 

3.3.1 Μοντελοποίηση σπειροειδών γαλαξιών 

Η µοντελοποίηση των ραβδωτών σπειροειδών γαλαξιών έγινε χρησιµοποιώντας 

ένα µοντέλο διάδοση ακτινοβολίας (Xilouris et al. 1997; 1998; 1999). Το µοντέλο 

αυτό στηρίζεται στην υπόθεση ότι οι γαλαξίες αποτελούνται από τρία ξεχωριστά 

συµµετρικά µέρη: ένα δίσκο µε αστέρια (stellar disk), ένα δίσκο µε σκόνη (dust disk) 
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και ένα σφαιροειδές στο κέντρο του γαλαξία (bulge). Στη παρακάτω εικόνα 3.1 

παρουσιάζεται µία καλλιτεχνική αναπαράσταση ενός γαλαξία υπο µεγάλη κλίση. 

 

Η συνολική επιφανειακή φωτεινότητα του γαλαξία υπολογίζεται ως το 

άθροισµα της φωτεινότητας όλων των συµµετρικών όρων που τον απαρτίζουν. Ο 

υπολογισµός αυτός γίνεται για κάθε ένα εικονοστοιχείο ξεχωριστά, δηµιουργώντας 

µία εικόνα δυο διαστάσεων (ολοκληρώνοντας ένα τρισδιάστατο αντικείµενο κατά 

µήκος της γραµµής παρατήρησης). Οι κατανοµές της σκόνης και των αστεριών που 

χρησιµοποιήθηκαν για την µοντελοποίηση των γαλαξιών του δείγµατος δίνονται από 

τις σχέσεις 1.7 και 1.9 αντίστοιχα. 

 

3.3.2 Γενικά χαρακτηριστικά του µοντέλου 

Η σκόνη στους γαλαξίες αποτελείται από στερεούς κόκκους ή πιο σπάνια από 

µόρια και είναι διάσπαρτη σε όλο το µεσοαστρικό χώρο. Τα χηµικά στοιχεία τα οποία 

παρατηρούνται πιο συχνά είναι ο άνθρακας (graphites) και το πυρίτιο (silicate). Η 

ακτίνα των κόκκων της σκόνης κυµαίνεται από 10-3 mm µέχρι και 0.25 mm. Τα 

υπεριώδη φωτόνια που εκπέµπονται από τα νεαρά αστέρια των γαλαξιών 

(φασµατικού τύπου Ο ή Β) σκεδάζονται (σκέδαση Rayleigh) ή απορροφούνται  από 

τους κόκκους της σκόνης, µε αποτέλεσµα να εξασθενούν την ένταση της 

ακτινοβολίας του εκάστοτε γαλαξία στα οπτικά µέρη του ηλεκτροµαγνητικού 

φάσµατος, επανεκπέµποντας όµως φωτόνια σε µεγαλύτερα µήκη κύµατος 

(υπέρυθρο). 

Το µοντέλο που χρησιµοποιήθηκε, λαµβάνει υπόψη του την ύπαρξη της 

σκόνης. Εάν υποθέσουµε την ύπαρξη ενός νέφους σκόνης µεταξύ της φωτεινής 

πηγής και του παρατηρητή, η σκέδαση που υφίσταται η ακτινοβολία έχει ως 

αποτέλεσµα την µείωση της έντασής της. Έτσι, ενώ η πηγή εκπέµπει ακτινοβολία 

 

Εικ 3.1 Καλλιτεχνική αναπαράσταση ενός γαλαξία υπό µεγάλη κλίση. 



Μελέτη ραβδωτών σπειροειδών γαλαξιών 

 

Άκρας Σταύρος 

 
165 

έντασης Ι, ο παρατηρητής µετράει ένταση Ι’ µικρότερη απο την αρχική (εικ. 3.2).  Αν 

ο παρατηρητής ήταν στο σηµείο Β θα ανίχνευε ακτινοβολία από όλες τις 

κατευθύνσεις γύρω του παρόλο που η µόνη πηγή ακτινοβολίας είναι το αστέρι στα 

αριστερά της εικόνας, λόγω της σκέδασης του φωτός στου κόκκους της σκόνης. 

 

         

Εικ 3.2 Καλλιτεχνική αναπαράσταση της σκέδαση του φωτός µέσα σε ένα νέφος σκόνης. 

 

Επίλυση της εξίσωσης της διάδοσης της ακτινοβολίας τους φωτός. 

 

Η εξίσωση της διάδοσης της ακτινοβολίας του φωτός έχει το ακόλουθο 

νόηµα: Καθώς το φως διανύει µία στοιχειώδη απόσταση ds (εικ 3.3) στην 

κατεύθυνση n̂ , η ένταση του φωτός µειώνεται κατά dI. Η µείωση αυτή ισούται µε το 

άθροισµα της τοπικής εξασθένησης λόγω της σκόνης στο µήκος ds, της έντασης του 

φωτός που εκπέµπεται σε αυτό το µήκος καθώς και του φωτός που σκεδάστηκε στην 

διεύθυνση n̂  από όλες τις άλλες κατευθύνσεις.  

 

 

Εικ 3.3 Σχηµατική αναπαράσταση της διάδοσης φωτός. 

 

Συνεπώς η εξίσωση που προκύπτει είναι η ακόλουθη: 

                               
e x t 0 s c a t

ˆd I (s ,n )
ˆ ˆ ˆ= -k I( s ,n )+ η ( s ,n )+ η (s ,n )

d s
,          (3.1) 

όπου  
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• s αντιστοιχεί σε µία θέση πάνω στην διεύθυνση διάδοσης του φωτός n̂ . 

• ˆ
0η (s,n) αντιστοιχεί στην ένταση του φωτός που εκπέµπεται από το στοιχειώδες 

µήκος ds. 

• scat
ˆη (s, n) αντιστοιχεί στην ένταση του φωτός λόγω σκέδασης από άλλες 

διευθύνσεις. 

• kext συντελεστής εξασθένησης του φωτός λόγω σκέδασης.  

 

Γνωρίζοντας τις ποσότητες ˆ
0η (s,n) , scat

ˆη (s, n)  και ext
ˆk (s,n) , η λύση της 

εξίσωσης είναι εφικτή  

 

(3.1)
d I ( s )

= - k I ( s )+ η ( s )
d s

⇒ ⋅ �
d I ( s ) 1

= I ( s ) - η ( s )
- k d s k

. 

 

Στο σηµείο αυτό πρέπει να οριστεί η παράµετρος του οπτικού βάθους των 

γαλαξιών,τ23 

 

                                                
s

e x t0
= k d s∫τ ,                                                             (3.2) 

 

 

Χρησιµοποιώντας την σχέση (3.2) η εξίσωση γίνεται:   d I ( s ) 1
= I ( s ) - η ( s )

d τ k
    � 

d I ( s ) 1
- I ( s ) = - η ( s )

d t k
 � - τ - τ - τd I ( s ) 1

e - e I ( s ) = - e η ( s )
d τ k

 �  

-τ (s )
-τ (s )d [e I ( s ) ] 1

= -e η ( s )
d τ k

 � -τ ( s ) -τ ( s ) 1d [e I ( s ) ]= -e η ( s )d τ
k

 � 

-τ ( s ) -τ ( s )d [e I ( s ) ]= e η ( s ) d s � 
τ(s ') s '

-τ(s) -τ(s)

0 0
d[e I(s)]= e η(s)ds∫ ∫  � 

s '
-τ (s ') -τ ( s )

0
e Ι(s ') -I(0 )= e η (s )d s∫  

I ( 0 ) 0≡   →  

s '
τ(s') -τ(s)

0
Ι(s')=e e η(s)ds∫  � 

s'
τ(s ')-τ(s)

0
Ι(s ')= e η(s)ds∫

                                                 
23 Οπτικό βάθος ορίζεται ως το αντίστροφο της ελεύθερης διαδροµής των 

φωτονίων, δηλαδή της απόστασης που διανύεται µεταξύ 2 συγκρούσεων. 
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 Αντιστρέφοντας τις διευθύνσεις των n,n′ διαµορφώνεται ως εξής η σχέση: 

 

                                
s

-∆ τ ( s ,s ')
ν ν0

ˆ ˆI ( s ,n )= η (s ',n )e d s '∫ ,                    (3.3)   

 

Στην εξίσωση (3.3) φαίνεται η εξάρτηση της ένταση του φωτός µε την διεύθυνση και 

η διαφορά του οπτικού βάθους ∆τ(s,s′) µεταξύ των σηµείων s, s′ κατά µήκος της 

διεύθυνσης n̂ .  

 Έχοντας υπολογίσει την ένταση του φωτός από την εξίσωση 3.3 υπολογίζεται 

επίσης η συνολική ένταση του φωτός σε µία συγκεκριµένη συχνότητα σε ένα 

συγκεκριµένο σηµείο ως το άθροισµα των όρων, ίσο µε τον αριθµό των σκεδάσεων: 

 

                  Ι = Ι0 + Ι1 + Ι2 + ... + Ιν,                                               (3.4) 

 

όπου ο όρος Ι0 αντιστοιχεί στην ένταση του φωτός που φτάνει στον παρατηρητή 

χωρίς καµία σκέδαση, ο όρος Ι1 αντιστοιχεί στην ένταση του φωτός που σκεδάστηκε 

µια φορά και ο όρος Ιν αντιστοιχεί στην ένταση του φωτός που σκεδάστηκε ν φορές, 

ενώ ο παρατηρητής µπορεί να βρίσκεται είτε µέσα είτε έξω από το νέφος σκόνης. Η 

προσέγγιση που γίνεται στο σηµείο αυτό είναι η εξής: ο λόγος της έντασης του 

φωτός στην ν+1 σκέδαση προς την ν-οστή σκέδαση είναι ίση µε τον λόγο Ι1/Ι0 

(Kylafis & Bahcall 1987). Σύµφωνα µε την παραπάνω, κάθε όρος είναι ανάλογος του 

προηγούµενου:  

 

1
nn + 1

0

I
I = I

I
 

 

Στο σηµείο αυτό πρέπει να αναφερθεί ότι η προσέγγιση αυτή µπορεί να 

χρησιµοποιηθεί µόνο στην περίπτωση όπου η ένταση του σκεδαζόµενου φωτός είναι  

µικρότερη από την ένταση του φωτός που δεν έχει σκεδαστεί και η σειρά (3.4) 

γίνεται: 

Ι= 0 1 2 nI +I +I +...+I +...= 1 2 n
0

0 0 0

I I I
I 1+ + +...+ +...

I I I

 
 
 

  =  

2 n

1 1 1
0

0 0 0

I I I
I 1+ + +...+ +...

I I I

    
         

   

                                               

   Ι  =  
0

1 0

1
I
1- (I I )

,                      (3.5) 
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Παρατηρώντας την σχέση (3.5), συµπεραίνουµε ότι η γνώση του λόγου Ι1/Ι0, και 

µόνο αυτού, είναι αρκετή για τον προσδιορισµό την έντασης της ακτινοβολίας Ι της 

πηγής. 

 Για να προσδιοριστούν οι δυο αυτοί όροι, πρέπει η εξίσωση της διάδοσης του 

φωτός να λυθεί ξεχωριστά. Για τον προσδιορισµό της ένταση του φωτός απευθείας 

από την πηγή, χωρίς σκέδαση, πρέπει να χρησιµοποιηθούν οι παράγοντες  ηstars και 

ηbulge (ηstars + ηbulge = 0
ˆη (s, n) , (εξ. 3.1)) ενώ για τον υπολογισµό του Ι1 πρέπει να 

χρησιµοποιηθεί ο παράγοντας ηscat, όπου 

  

             
sca t sca t 0

dΩ '
ˆ ˆ ˆ ˆη (s ,n )= k I (s ,n )p(n ,n ')

4π∫ ,                (3.6) 

 

Η παράµετρος kscat είναι ο συντελεστής σκέδασης, ο οποίος συνδέεται µε τον 

συντελεστή εξασθένησης. Ο παράγοντας )'n̂,n̂(p  είναι µια συνάρτηση φάσης, η 

οποία δίνει την πιθανότητα ένα φωτόνιο που κινείται στην κατεύθυνση 'n̂  να 

σκεδαστεί στην κατεύθυνση n̂  (Henyey-Greenstein 1941). Η συνάρτηση )'n̂,n̂(p  

δίνεται από την παρακάτω σχέση, όπου η διευθύνσεις n̂  και 'n̂  έχουν αντικατασταθεί 

από την µεταξύ τους γωνιά θ: 

 

                        ˆ ˆp(n,n') ≡ p(cosθ)=
2

2 3/2

1-g

(1+g -2gcosθ ) 
,                     (3.7) 

 

Η σχέση (3.7) εξαρτάται µόνο από την µεταβλητή cosθ, ενώ η παράµετρος g 

εκφράζει την ανισοτροπία και εξαρτάται από το µήκος κύµατος.  

Τελικά, η συνεισφορά από όλες τις διευθύνσεις πρέπει να ληφθεί υπόψη στον 

συνολικό υπολογισµό της έντασης της ακτινοβολίας σε ένα σηµείο (R,0,z) και αυτό 

ισούται µε την ολοκλήρωση την έντασης της ακτινοβολίας για όλες τις στερεές 

γωνίες. 

 

                                              
ν ν

ˆf (R,z)= I (R,z,n)dΩ∫ .              (3.8) 
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3.3 Μοντελοποίηση ραβδωτών σπειροειδών γαλαξιών. 

 

3.4.1 Εισαγωγή 

 Μια πιο λεπτοµερής µελέτη των παραπάνω γαλαξιών έδειξε ότι οι εικόνες 

παρατήρησης διαφέρουν ελαφρώς από τις εικόνες που προκύπτουν από το µοντέλο 

(Patsis & Xilouris 2006). Αφαιρώντας τις εικόνες της παρατήρησης από αυτές του 

µοντέλου  αποκαλύφθηκε µια αρκετά αµυδρή δοµή σχήµατος «Χ» στην κεντρική 

τους περιοχή. Οι εικόνες 3.4 και 3.5 (a, b και c) παρουσιάζουν την δοµή αυτή για 

τους τρεις edge-on γαλαξίες (NGC 4013, IC 2531, UGC 2048) εκτελώντας 2 

διαφορετικές µεθόδους (αφαίρεση της εικόνας παρατήρησης από την εικόνα του 

µοντέλου (3.4) και της τεχνικής ‘unsharp masking’24  (3.5)). 

Η ύπαρξη των δοµών αυτών ήταν ήδη γνωστή από δυναµικά µοντέλα 

τροχιών (Patsis et al. 2002, 2003). Οι εικόνες 3.6 (a και b) δείχνουν δύο περιπτώσεις 

ράβδων που εµφανίζουν δοµές σχήµατος «Χ» και έχουν προκύψει από δυναµικά 

µοντέλα. Το προφίλ των εικόνων αυτών είναι υπό µεγάλη κλίση.  

 

 

Εικ 3.4 Η τελική εικόνα των γαλαξιών (a) NGC 4013, (β) IC2531 και (c) UGC2048 µετά την 
αφαίρεση της εικόνας του µοντέλου από την εικόνα παρατήρησης. 

 

                                                 
24 Στην τεχνική ‘unsharp masking’ δηµιουργούµε πιο οµαλές εικόνες παρατήρησης (gaussian 

smoothing), ώστε να τονίσουµε τις αµυδρές δοµές που υπάρχουν στο γαλαξία, και 

αφαιρώντας ,στη συνέχεια, τις νέες αυτές εικόνες από τις εικόνες παρατήρησης να 

µπορέσουµε να τις ανιχνεύσουµε (εικ 3.5). 
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Πρέπει επίσης να σηµειωθεί ότι οι σπειροειδείς γαλαξίες µε σφαιροειδές τύπου 

κουτιού/ φυστικιού εµφανίζουν στην πλειοψηφία τους δοµές σχήµατος Χ (Combes & 

Sanders 1981; Pfenniger 1984,1985; Combes, Debbasch, Friedli et. al 1990; 

Pfenniger, Friedli 1991; Raha, Sellwood, James et. al 1991; Kuijken & Merrifield 

1995; Bureau & Freeman 1999). Το 45%  των ραβδωτών σπειροειδών γαλαξιών µε 

µεγάλη κλίση έχουν αυτού του είδους τις δοµές στο εσωτερικό τους (Lutticke, 

Dettmar & Pohlen 2000).  

 

Εικ 3.5 Η τελική εικόνα των γαλαξιών (a) NGC 4013, (β) IC2531 και (c) UGC2048 µετά την 

τεχνική ‘unsharp masking’ και την αφαίρεση της νέας εικόνας από την παλαιά. 

          

Εικ 3.6 Ράβδος αστέρων και δοµές σχήµατος «Χ» από τα δυναµικά µοντέλα τροχιών.  
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Η παρατηρησιακή µελέτη της ράβδου στους σπειροειδείς γαλαξίες γίνεται 

κυρίως σε γαλαξίες µε µικρή κλίση (face-on). Οι µελέτες αυτές έδειξαν ότι η ράβδος 

περιγράφεται ικανοποιητικά από την εξίσωση (εξ. 1.11). Στην περίπτωση των 

γαλαξιών µε µεγάλη κλίση δεν υπάρχει καµία συνάρτηση που να περιγράφει την 

κατανοµή φωτός της ράβδου στον z άξονα. Η µόνη θεωρητική συνάρτηση στις τρεις 

διαστάσεις είναι το δυναµικό του Ferrer (εξ. 1.10).  

 

3.4.2 Ράβδος αστεριών σε γαλαξίες µε µεγάλη κλίση (edge-on) 

Σύµφωνα µε τα δυναµικά µοντέλα των τροχιών, η ράβδος αποτελείται από ένα 

άθροισµα χαοτικών τροχιών  αστεριών (Patsis et al. 2002 & 2003). Η δοµή σχήµατος 

«Χ» δηµιουργείται στο κέντρο των γαλαξιών µέσα στο εσωτερικό του σφαιροειδούς 

σχήµατος ενός κουτιού (boxy bulge) κυρίως λόγω της οικογένειας τροχιών x1v1. Οι 

εικόνες (3.7) δείχνουν µερικές περιπτώσεις ράβδων που έχουν προκύψει από 

δυναµικά µοντέλα µε µεγάλη κλίση. 

Η ύπαρξη των δοµών σχήµατος «Χ» δεν είναι πάντα εµφανής, ιδιαίτερα στις 

περιπτώσεις ράβδων (b) και (d), αλλά είναι εµφανής στις περιπτώσεις (a) και (c) όπου 

η µορφολογία της δοµής «Χ» είναι διαφορετική καταλήγοντας στο συµπέρασµα ότι 

εξαρτάται και από τις διαστάσεις τις ράβδου και του σφαιροειδούς. 

 

 

      

Εικ 3.7 Περιπτώσεις ράβδων από δυναµικά µοντέλα µε µεγάλη κλίση. 
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3.4.3 Ράβδος αστέρων σε γαλαξίες µε µικρή κλίση (face-on) 

Στην εικόνα 3.8 (a και b) παρουσιάζονται δύο περιπτώσεις ράβδων µε µικρή 

κλίση όπως έχουν προκύψει από τα δυναµικά µοντέλα τροχιών.  

 

             

                α)                                                           β) 

Εικ 3.8 Περιπτώσεις ράβδων αστεριών από δυναµικά µοντέλα υπό µικρή µικρή κλίση. 

 

Το ελλειπτικό σχήµα την ράβδου είναι εµφανές, κυρίως στην κεντρική περιοχή 

ενώ στη συνέχεια παίρνει πιο τετραγωνοποιηµένη µορφή. Αυτό είναι σε πλήρη 

συµφωνία µε τα αποτελέσµατα από παρατήσεις σε ραβδωτούς σπειροειδείς γαλαξίες 

µε µικρή κλίση όπου ο εκθέτης c (σχέση 1.11) καθορίζει την µορφολογία της ράβδου 

(βλ. § 1.3.5.5). 

 

3.5 ∆ιαγνωστικά της ράβδου 

 Η συνάρτηση που θα είναι επαρκής και ικανή να περιγράψει την ράβδο των 

αστεριών στους γαλαξίες θα πρέπει να συµφωνεί πλήρως µε τα αποτελέσµατα που 

έχουν προκύψει από τις παρατηρήσεις γαλαξιών ( υπό µικρή ή υπό µεγάλη κλίση). 

 

1. γαλαξίες µε µικρή κλίση: θα πρέπει να ικανοποιεί την εξίσωση (1.11) 

(Athanassoula 1990)  

2. γαλαξίες µε µεγάλη κλίση: θα πρέπει να δηµιουργούνται οι δοµές 

σχήµατος «Χ» (Patsis & Xilouris 2006) 

 

Η πρώτη συνάρτηση που µελετήθηκε ήταν ελλειψoειδής τύπου Ferrer (εξ 1.10), 

η οποία βρίσκεται σε συµφωνία µε τα παρατηρησιακά αποτελέσµατα για την 

περίπτωση των γαλαξιών µε µικρή κλίση. Παρόλα αυτά, ήταν αδύνατη η δηµιουργία 

των δοµών Χ. Η επόµενη συνάρτηση που χρησιµοποιήθηκε για την περιγραφή της 

ράβδου ήταν υπερβολοειδής του τύπου: 
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2 2 2
x y z

+ - = 1
a b d

     
     
     

                              (3.9)  

όπου 

• a είναι ο µεγάλος άξονας της ράβδου (το µήκος)  

• b είναι ο µικρός άξονας της ράβδου (το πλάτος) 

• d είναι το ύψος της ράβδου 

 

 η οποία ικανοποιεί και την ελλειπτική µορφή της ράβδου στους γαλαξίες µε µικρή 

κλίση, όπως και την δηµιουργία των δοµών σχήµατος  «Χ». Παρόλο που η εξ. (3.9) 

ικανοποιεί τα παρατηρησιακά δεδοµένα, τελικά χρησιµοποιήθηκε µία πιο γενική 

συνάρτηση στην οποία ο εκθέτης c και η ελλειπτικότητα ε της ράβδου είναι 

συναρτήσεις της απόστασης από το κέντρο του γαλαξία (εξ. 3.10) (Athanassoula et 

al. 1990) (βλ. § 1.3.5.5) 

 

                               

c c 2
x y z

+ - = 1
a b d

     
     
     

                            (3.10) 

 

Η συνάρτηση του εκθέτη c(R), όπως και της ελλειπτικότητας ε(R) 

προσδιορίστηκαν σύµφωνα µε τα διαγράµµατα 1.54 (Athanassoula 1990) ενώ οι 

σχέσεις που προέκυψαν είναι: 

 

    8 88c(x/a )= 2× (1+ 1 .75 (x/a ) )⋅                    (3.11) 

                          4 44ε(x/a )= 0 .8× (1 -0 .96 (x/a ) )⋅                   (3.12) 

 

Στην συνέχεια έχοντας ορίσει πλήρως όλες τις παραµέτρους της συνάρτησης για 

την περιγραφή της ράβδου, µελετήθηκε ο τρόπος αλλαγής της µορφολογίας της 

ράβδου µεταβάλλοντας τις τιµές των παραµέτρων που την περιγράφουν όπως: το 

µήκος της ράβδου (ή ο µισός µεγάλος άξονας της έλλειψης), το ύψος της ράβδου, οι 

γωνίες παρατήρησης φ (inclination angle)  και η γωνία θέσης θ (position angle)).  
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Η επιφανειακή λαµπρότητα της ράβδου δίνεται από την σχέση: 

 

                                

1/2
c c 2

x y z
bar= + -

a b c

      
      
       

,                                   (3.13) 

 

                      
s ,b a r

z
-
z 2 2

oL = L e ( 1 - b a r )⋅ ⋅ ,                       (3.14) 

 

όπου Lο είναι η επιφανειακή λαµπρότητα στο κέντρο της ράβδου.  

Στην συνέχεια, προσοµοιώνοντας ένα τυπικό ραβδωτό σπειροειδή γαλαξία, 

µελετήθηκε πως µορφολογίας του γαλαξία και της ράβδου αλλάζοντας τις τιµές των 

παραµέτρων της όπως το ύψος, το µήκος, οι γωνίες θέσεως και οι γωνίες κλίσης. 

 

3.5.1 Μήκος της ράβδου 

Αλλάζοντας το µήκος της ράβδου επηρεάζεται και η µορφολογία της δοµής «Χ». 

∆ηλαδή, όσο µεγαλύτερη είναι η ράβδος τόσο µεγαλώνει η δοµή «Χ». Οι παρακάτω 

εικόνες παρουσιάζουν την µορφολογία της δοµής σχήµατος «Χ» όπως προέκυψε από 

το µοντέλο για διαφορετικά µήκη ράβδου, έχοντας χρησιµοποιήσει την τεχνική 

“unsharp masking” ώστε να είναι εµφανής η δοµή αυτή.  

Πρέπει να αναφερθεί ότι επειδή το ύψος της ράβδου παραµένει σταθερό, η 

ελλειπτικότητα της υπερβολής (ε=1-b/a) αυξάνει όσο µεγαλύτερη είναι η ράβδος. 

Αυτό έχει ως αποτέλεσµα, η δοµή να γίνεται πιο επίπεδη και πιο ανοιχτή. Επίσης, τα 

αποτελέσµατα είναι τα ίδια στην παρατήρηση του µικρού και του µεγάλου άξονα της 

ράβδου. Η βασική διαφορά βρίσκεται στο ότι στην δεύτερη περίπτωση η δοµή είναι 

πιο επίπεδη και µεγαλύτερη σε σχέση µε την πρώτη.  

 

 

Εικ 3.9 Η µορφολογία της δοµής σχήµατος «Χ» για διαφορετικές τιµές του µήκους της 

ράβδου, παρατηρώντας το µικρό άξονα της ράβδου. 
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Εικ 3.10 Η µορφολογία της δοµής σχήµατος «Χ» για διαφορετικές τιµές του µήκους της 

ράβδου, παρατηρώντας το µεγάλο άξονα της ράβδου. 

 

 

Εικ 3.11 Η µορφολογία της δοµής σχήµατος «Χ» για διαφορετικές τιµές του µήκους της 

ράβδου, παρατηρώντας την ράβδο υπό µεγάλη κλίση. 

 

3.5.2 Ύψος της ράβδου 

 Στην συνέχεια, αλλάζοντας το ύψος της ράβδου και διατηρώντας σταθερό το 

µήκος της, µελετήθηκε πώς αλλάζει η µορφολογία της δοµής «Χ». Όπως αναφέρθηκε 

και παραπάνω η ελλειπτικότητα της υπερβολής µεγαλώνει ανάλογα µε το ύψος της 

ράβδου, µε αποτέλεσµα η δοµή «Χ» να γίνεται πιο κατακόρυφη και ταυτόχρονα 

µικρότερη (εικ. 3.12 και 3.13). Μελετώντας την ράβδο υπό µικρή κλίση, δεν 

παρατηρείται καµία αλλαγή στη µορφολογία της ράβδου, εκτός από την ένταση της 

ακτινοβολίας της (εικ. 3.14). 

 

 

Εικ 3.12 Η µορφολογία της δοµής σχήµατος «Χ» για διαφορετικές τιµές του ύψους της 

ράβδου, παρατηρώντας το µικρό άξονα της ράβδου. 
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Εικ 3.13 Η µορφολογία της δοµής σχήµατος «Χ» για διαφορετικές τιµές του ύψους της 

ράβδου, παρατηρώντας το µεγάλο άξονα της ράβδου. 

 

 

Εικ 3.14 Η µορφολογία της δοµής σχήµατος «Χ» για διαφορετικές τιµές του ύψους της 

ράβδου, παρατηρώντας την ράβδο υπό µεγάλη κλίση. 

 

3.5.3 Γωνία κλίσης (inclination angle) 

Η επόµενη παράµετρος που µελετήθηκε είναι η γωνία κλίσης του γαλαξία. 

Αλλάζοντας την γωνία κλίσης (0ο, 65ο, 85ο και 90ο) προκύπτει ότι η δοµή σχήµατος 

«Χ» µπορεί να παρατηρηθεί µόνο για γωνίες µεγαλύτερες από 60ο.  

 

 

Εικ 3.15 Η µορφολογία της δοµής σχήµατος «Χ» για διαφορετικές τιµές της γωνίας 

κλίσης του γαλαξία. 
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3.5.4 Γωνία θέσης (position angle) 

Η τελευταία παράµετρος η οποία επηρεάζει την µορφολογία της ράβδου και 

της δοµής «Χ» είναι η γωνία θέσης γύρω από τον κάθετο άξονα-z. Στην περίπτωση 

που δεν ληφθεί υπόψη η ράβδος των αστεριών, οι γαλαξίες εµφανίζουν συµµετρία 

γύρω από τον άξονα-z. Η ύπαρξη όµως του µη αξι-συµµετρικού όρου της ράβδου, 

έχει ως αποτέλεσµα να χαθεί  η συµµετρία αυτή. Στη παρακάτω εικόνα (3.16) 

φαίνεται πως αλλάζει η µορφολογία της δοµής «Χ» καθώς αλλάζει η γωνία θέσεως 

(0ο, 30ο, 45ο και 90ο), περιστρέφοντας νοητά το γαλαξία γύρω απο ένα κάθετο άξονα. 

Η δοµή γίνεται µεγαλύτερη και πιο απότοµη µεγαλώνοντας την γωνία. Η προβολή 

του µήκους της ράβδου µεγαλώνει, ενώ ταυτόχρονα αυξάνει και η ελλειπτικότητα της 

ράβδου. Επιπλέον, παρατηρείται ότι η δοµή «Χ» γίνεται όλο και πιο αµυδρή  καθώς 

παρατηρείται από τις 0ο ως τις 90ο. Το µήκος της ευθείας παρατήρησης (line of sight) 

στο οποίο γίνεται η ολοκλήρωση του φωτός για να υπολογιστεί η ένταση της ράβδου 

σε κάθε ένα εικονοστοιχείο, µειώνεται, µε αποτέλεσµα η δοµή να γίνεται όλο και πιο 

αµυδρή. 

 

 

Εικ 3.16 Η µορφολογία της δοµής σχήµατος «Χ» για διαφορετικές τιµές της γωνίας θέσης. 

 

3.6 Εφαρµογή του µοντέλου σε πραγµατικούς γαλαξίες  

Έχοντας µελετήσει πως εξαρτάται η µορφολογία της ράβδου από τις τιµές 

των παραµέτρων που αναφέρθηκαν παραπάνω, το επόµενο βήµα είναι η εφαρµογή 

του µοντέλου σε  πραγµατικούς γαλαξίες (NGC 4013, UGC 2048, IC 2531 και τον 

Γαλαξίας µας). Οι τέσσερις αυτοί γαλαξίες έχουν ήδη µελετηθεί χρησιµοποιώντας το 

ίδιο µοντέλο διάδοσης ακτινοβολίας χωρίς όµως να συµπεριλαµβάνεται και ο όρος της 

ράβδου (Xilouris et al. 1997,1998, 1999, Misiriotis et al. 2006). Οι πίνακες 3.2 και 3.3 

παρουσιάζουν τις καλύτερες τιµές των παραµέτρων που προέκυψαν για κάθε γαλαξία. 
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Έχοντας, ως δεδοµένα, τις τιµές των παραµέτρων καθενός γαλαξία και 

εισάγοντας στο µοντέλο τον νέο όρο της ράβδου έγινε προσπάθεια ταύτισης των 

δοµών σχήµατος «Χ» µεταξύ παρατήρησης και µοντέλου. 

 

Πίνακας 3.2  Τιµές των παραµέτρων του γαλαξία NGC 4013 και UGC 2048. 

Για την περιγραφή του σφαιροειδούς του γαλαξία χρησιµοποιήθηκε η κατανοµή R1/4. 

Παράµετροι NGC  4013 UGC 2048      Μοναδες 
Ιδίσκος 19.08 19.36 mag/ arcsec2 
zs 0.22 0.93 kpc 
hs 1.94 11.0 kpc 
Ισφαιροειδές 11.73 9.62 mag/ arcsec2 
Re 1.42 1.69 kpc 
b/a 0.44 0.45 - 
τλ

f 0.67 0.52 - 
zd 0.13 0.59 kpc 
hd 2.45 16.2 kpc 
Θ 89.7 89.6 Μοίρες 
φίλτρο V V  
απόσταση 11.6 63 Mpc 
pixel size 0.39 0.39 arcsec/pixel 
 

Πίνακας 3.3 Τιµές των παραµέτρων του γαλαξία IC2531 και του γαλαξία µας. 

Για την περιγραφή του σφαιροειδούς του γαλαξία χρησιµοποιήθηκε η κατανοµή R1/4. 

Παράµετροι IC2531 Γαλαξίας µας       Μοναδες 
Ιδίσκος 19.48 14.50 mag/ arcsec2 
zs 0.40 0.08 kpc 
hs 5.22 3.00 kpc 
Ισφαιροειδές 11.85 12.00 mag/ arcsec2 
Re 1.23 0.61 kpc 
b/a 0.65 0.68 - 
τλ

f 0.30 0.33 - 
zd 0.23 0.05 kpc 
hd 8.18 5.00 kpc 
Θ 89.6 90.0 Μοίρες 
φίλτρο V V  
απόσταση 22 0.008 Mpc 
pixel size 0.56  arcsec/pixel 

 

Στις επόµενες ενότητες αναφέρονται λεπτοµερέστατα τα αποτελέσµατα των 

προσοµοιώσεων για κάθε ένα γαλαξία ξεχωριστά παρουσιάζοντας ταυτόχρονα τις 

εικόνες των γαλαξιών και της ράβδου τους για κάθε µία γωνία θέσεως. Όσον αφορά 

στις τιµές των παραµέτρων της ράβδου (γωνία θέσεως, µήκος ράβδου) διαπιστώνεται 

ότι εκφυλίζονται, δηλαδή διαφορετικές τιµές των παραµέτρων της ράβδου σε 
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συνδυασµό µε τις παραµέτρους του γαλαξία µπορούν να σου δώσουν παραπλήσιες 

εικόνες του γαλαξία. 

 

3.6.1 Μοντελοποίηση του γαλαξία NGC 4013 

Ο γαλαξίας αυτός έχει χαρακτηριστεί ως τύπου Sbc και η απόσταση του από 

τον δικό µας γαλαξία έχει υπολογιστεί ίση µε 11.6 Mpc (Bottema 1995), ενώ το 

φαινόµενο µέγεθος του στο Β φίλτρο είναι ίσο µε -18 mag. Οι παρατηρήσεις του 

γαλαξία αυτού στην γραµµή εκποµπής 21 εκ. του µοριακού υδρογόνου έδειξαν ένα 

ισχυρά παραµορφωµένο δίσκο αερίων, ενώ σύµφωνα µε τις οπτικές παρατηρήσεις η 

κατανοµή των αστέρων στο δίσκο δεν εµφανίζει καµία παραµόρφωση (Bottema 

1995, 1996) 

Στον πίνακα 3.4 παρουσιάζονται οι τιµές των παραµέτρων της ράβδου του 

γαλαξία NGC 4013 για τις οποίες έχει επιτευχθεί η καλύτερη δυνατή ταύτιση της 

δοµής «Χ» µεταξύ µοντέλου και παρατήρησης για διαφορετικές γωνίες θέσεως. 

 

Πίνακας 3.4 Τιµές των παραµέτρων της ράβδου του γαλαξία NGC 4013 για 

διαφορετικές γωνίες θέσεως. 

L length hs length(kpc) height (kpc) zs,bar (kpc) γωνία θ (µοίρες) 

16.50 2.50  4.88 0.85 0.10 0 

15.95 1.50  2.91 0.85 0.12 15 

14.80 1.15  2.23 0.95 0.11 25 

14.75 1.00  1.94 0.90 0.11 30 

14.00 0.75  1.46 1.00 0.13 45 

14.50 0.60  1.17 1.05 0.17 90 

 

Σύµφωνα µε τον παραπάνω πίνακα παρατηρώντας τον γαλαξία σε γωνίες 

θέσης από 0ο έως 90ο το µήκος της ράβδου µειώνεται, προκειµένου να επιτευχθεί όσο 

το δυνατόν καλύτερη ταύτιση µεταξύ των δοµών «Χ» του µοντέλου και της 

παρατήρησης, ενώ ταυτόχρονα το ύψος της ράβδου παραµένει σχετικά σταθερό. Στις 

παρακάτω εικόνες παρουσιάζονται, (α) η εικόνα του γαλαξία NGC 4013 όπως 

προκύπτει από το µοντέλο, (β) η παρατηρησιακή εικόνα του γαλαξία στο φίλτρο V, 

(γ) η κατάλληλα επεξεργασµένη εικόνα του γαλαξία ώστε να εµφανιστούν οι δοµές 

«Χ» (τεχνική “unsharp masking”, όπου τα contours µε µπλε χρώµα αναφέρονται 

στην παρατήρηση ενώ τα contours µε κόκκινο χρώµα αναφέρονται στο µοντέλο), (δ) 

η µεγέθυνση της εικόνας (γ) και της δοµής «Χ». 
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Γωνία θέσης (0ο) 

 
 

Γωνία θέσης (15ο) 

 
 

Γωνία θέσης (25ο) 

 
 

Γωνία θέσης (30ο) 
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Γωνία θέσης (45ο) 

 
Γωνία θέσης (90ο) 

 
Εικ7.17 α) Η εικόνα που προέκυψαν απο το µοντέλο για τον γαλαξία NGC 4013, β) Η εικόνα 
παρατήρησης, γ) Η εικόνα που προέκυψε χρησιµοποιώντας την τεχνική unsharp masking, δ) 
µεγέθυνση της εικόνας γ.  
 

 

Από το σύνολο των εικόνων προκύπτει ότι για κάθε γωνία παρατήρησης, η 

προσοµοίωση του γαλαξία συµφωνεί αρκετά µε την παρατήρηση. Η δηµιουργία 

σφαιροειδούς του τύπου κουτιού/φυστικού είναι επίσης δυνατή µέσω των εξισώσεων 

(3.13) και (3.14) οι οποίες περιγράφουν την τρισδιάστατη δοµή της ράβδου, ενώ 

όσον αφορά την δοµή «Χ» η ταύτιση µε τα παρατηρησιακά δεδοµένα είναι αρκετά 

ικανοποιητική για όλες τις γωνίες θέσης. Στις παρακάτω εικόνες παρουσιάζεται πως θα 

ήταν ο γαλαξίας NGC 4013, αν µπορούσε να παρατηρηθεί α) υπό µικρή κλίση, β) υπό 

µεγάλη κλίση κάθετα στο µικρό άξονα της ράβδου και γ) υπό µεγάλη κλίση κάθετα 

στο µεγάλο άξονα της ράβδου. Η εικόνα (δ) παρουσιάζει τον γαλαξία στην εκάστοτε 

γωνία θέσης, ώστε να γίνει εµφανής η σηµασία της παραµέτρου αυτής. 
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Γωνία θέσης (0o) 

 
Γωνία θέσης (15o) 

 
Γωνία θέσης (25o) 

 
Γωνία θέσης (30o) 

 
Γωνία θέσης (45o) 
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Γωνία θέσης (90o) 

 
Εικ 3.18 Εικόνες που προέκυψαν από το µοντέλο για τον γαλαξία NGC 4013 α) υπό µικρή 
γωνία κλίσης, β)  υπό µεγάλη γωνία κλίσης παρατηρώντας το µεγάλο άξονα της ράβδου, γ) υπό 
µεγάλη γωνία κλίσης παρατηρώντας το µικρό άξονα της ράβδου, δ) υπο µεγάλη γωνία κλίσης 
για την εκάστοτε γωνίας θέσης. 
 

3.6.2 Μοντελοποίηση του γαλαξία UGC 2048 

Ο γαλαξίας UGC 2048 έχει χαρακτηριστεί ως τύπου Sb και η απόστασή του 

είναι 63 Mpc (Gourgoulhon et al. 1992).  Ο πίνακας 3.5 δίνει τις τιµές των 

παραµέτρων για την ράβδο. Σύµφωνα µε στατιστικές µελέτες, έχει προσδιοριστεί ότι 

το µέγιστο µήκος της ράβδου είναι περίπου 10 kpc (βλέπε § 1.3.4). Εποµένως, 

εφόσον το µήκος της ράβδου του γαλαξία UGC 2048 έχει προσδιοριστεί πολύ 

µεγαλύτερο από το µέγιστο αυτό όριο, καταλήγουµε στο συµπέρασµα ότι η 

απόσταση του γαλαξία αυτού έχει υπερεκτιµηθεί (Xilouris et al. 1997).  Υποθέτοντας 

απόσταση ίση µε 31.5 Mpc (Xilouris et al. 1997), το µήκος της ράβδου ισούται µε το 

µισό για κάθε γωνία θέσης και εποµένως βρίσκεται µέσα στα όρια των στατιστικών 

µελετών, επιβεβαιώνοντας ότι η πραγµατική απόσταση του γαλαξία αυτού είναι 31.5 

Μpc. 

 

Πίνακας 3.5 Τιµές των παραµέτρων της ράβδου για τον UGC 2048 για διαφορετικές 

γωνίες θέσης. 

L length hs length (Kpc) height (kpc) zs,bar (kpc) γωνία θ (µοίρες)  

15.75 2.25  24.75 3.75 0.333 00 

14.50 1.35  14.85 3.75 0.333 15 

13.65 1.00  11.00 3.95 0.333 25 

13.00 0.65  7.15 3.75 0.333 45 

12.40 0.47  5.17 4.25 0.333 90 

 

Οι παρακάτω εικόνες παρουσιάζουν τις αντίστοιχες εικόνες του γαλαξία UGC 2048 µε 

αυτές του γαλαξία NGC 4013. 
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Γωνία θέσης (0o) 

 
Γωνία θέσης (15o) 

Γωνία θέσης (25o) 

Γωνία θέσης (45o) 
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Γωνία θέσης (90o) 

 
Εικ 3.19 α) Η εικόνα που προέκυψε απο το µοντέλο για τον γαλαξία UGC 2048, β) Η εικόνα 
παρατήρησης, γ) Η εικόνα που προέκυψε χρησιµοποιώντας την τεχνική unsharp masking, δ) 
µεγέθυνση της εικόνας γ.  

 

Η δηµιουργία του σφαιροειδούς τύπου κουτιού/φυστικιού είναι επίσης εφικτή και 

στον γαλαξία αυτό. Η ταύτιση των δοµών «Χ» µεταξύ του µοντέλου και της 

παρατήρησης είναι αρκετά ικανοποιητική. Όπως και στο γαλαξία NGC 4013, στις 

παρακάτω εικόνες παρουσιάζουµε πως είναι η µορφολογία του γαλαξία UGC 2048. 

 

Γωνία θέσης (0o) 

 
 
 

Γωνία θέσης (15o) 
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Γωνία θέσης (25o) 

 
Γωνία θέσης (45o) 

 
Γωνία θέσης (90o) 

 

 
Εικ 3.20 Εικόνες που προέκυψαν απο το µοντέλο για τον γαλαξία UGC 2048 α) υπό µικρή 
γωνία κλίσης (face-on), β)  υπό µεγάλη γωνία κλίσης παρατηρώντας το µεγάλο άξονα της 
ράβδου (side-on) γ) υπό µεγάλη γωνία κλίσης παρατηρώντας το µικρό άξονα της ράβδου 
(end-on) δ) υπό µεγάλη γωνία κλίσης για την εκάστοτε γωνίας θέσης. 
 

3.6.3 Μοντελοποίηση του γαλαξία IC 2531 

Σύµφωνα µε την µορφολογική ταξινόµηση του Hubble, ο γαλαξίας αυτός έχει 

ταξινοµηθεί ως Sb. Η απόστασή του έχει προσδιορισθεί στα 22 Mpc (Shaw et al. 

1990) και το φαινόµενο µέγεθός του είναι mB=18.8. Για την προσοµοίωση του 

γαλαξία αυτού είχε χρησιµοποιηθεί ένα πολύ απλό µοντέλο απορρόφησης της 

ακτινοβολίας από την σκόνη, αλλά χωρίς να λαµβάνεται ταυτόχρονα υπόψη το 

φαινόµενο της σκέδαση από την σκόνη (Wainscoat et al 1989, Just et al. 1996). Ο 

πίνακας 3.6 δίνει τις καλύτερες τιµές των παραµέτρων για την ράβδο του γαλαξία IC 

2531 για τις διαφορετικές γωνίες θέσης. 
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Πίνακας 3.6 Τιµές των παραµέτρων της ράβδου για το γαλαξία IC 2531 για 

διαφορετικές γωνίες θέσης. 

L Length hs length(Kpc) Height (kpc) zs,bar (kpc) γωνία  θ (µοίρες)   

15.75 1.80 9.40 2.25 0.20 00 

15.00 1.15 6.00 2.40 0.20 15 

14.50 1.00 5.22 2.55 0.20 20 

15.00 0.55 2.87 2.65 0.27 45 

15.25 0.42 2.19 2.95 0.32 90 

 
 

Γωνία θέσης (0ο) 
 

 
 

Γωνία θέσης (15ο) 

 

 
 

Γωνία θέσης (20ο) 
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Γωνία θέσης (45ο) 

 

 
Γωνία θέσης (90ο) 

 
Εικ7.21 α) Η εικόνα που προέκυψε απο το µοντέλο για τον γαλαξία IC 2531, β) Η εικόνα 
παρατήρησης, γ) Η εικόνα που προέκυψε χρησιµοποιώντας την τεχνική unsharp masking, δ) 
µεγέθυνση της εικόνας γ.  
 

Γωνία θέσης (0o) 

 
 

Γωνία θέσης (15o) 
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Γωνία θέσης (20o) 

 
Γωνία θέσης (45o) 

 
 

Γωνία θέσης (90o) 

 

Εικ 3.22 Εικόνες που προέκυψαν από το µοντέλο για τον γαλαξία IC 2531 α) υπό µικρή 
γωνία κλίσης (face-on), β)  υπό µεγάλη γωνία κλίσης παρατηρώντας το µεγάλο άξονα της 
ράβδου (side-on) γ) υπό µεγάλη γωνία κλίσης παρατηρώντας το µικρό άξονα της ράβδου 
(end-on) δ) υπό µεγάλη γωνία κλίσης για την εκάστοτε γωνίας θέσης. 
 

3.6.4 Μοντελοποίηση του  Γαλαξία µας - Milky Way 

Ο Γαλαξίας µας έχει χαρακτηριστεί ως τύπου Sb, ενώ το µήκος της ράβδου 

έχει προσδιοριστεί στα 3.5 kpc. Η γωνία µεταξύ του µεγάλου άξονα της ράβδου, 

όπως επίσης, η γωνία µεταξύ του µεγάλου άξονα και της ευθείας παρατήρησης 

βρέθηκε µεταξύ 20ο και 25ο (Englmaier & Gerhard 1999). Ο πίνακας 3.7 παρουσιάζει 

τα αποτελέσµατα του µοντέλου για την καλύτερη δυνατή ταύτιση παρατήρησης και 

µοντέλου της δοµής «Χ». 
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Πίνακας 3.7  Τιµές των παραµέτρων της ράβδου για το Γαλαξία µας σε διαφορετικές 

γωνίες θέσης. 

L Length hs length(Kpc) Height (kpc) zs,bar (kpc) γωνία θ (µοίρες)   

17.50 2.65 hs 7.95 2.20 0.20 00 

17.50 1.65 hs 4.95 2.50 0.20 15 

16.85 1.25 hs 3.75 2.50 0.20 25 

16.35 0.85 hs 2.55 2.50 0.20 45 

15.35 0.66 hs 1.98 2.50 0.20 90 

 

Γωνία θέσης (0ο) 

 
Γωνία θέσης (15ο) 

Γωνία θέσης (25ο) 
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Γωνία θέσης (45ο) 

Γωνία θέσης (90ο) 

Εικ7.23 α) Η εικόνα που προέκυψε απο το µοντέλο για τον γαλαξία µας-Milky Way, β) Η 
εικόνα παρατήρησης, γ) Η εικόνα που προέκυψε χρησιµοποιώντας την τεχνική unsharp 
masking, δ) µεγέθυνση της εικόνας γ.  
 

 

Η µοντελοποίηση του Γαλαξία µας, προσεγγίζει ικανοποιητικά την εικόνα 

παρατήρησης ενώ το σφαιροειδές που προκύπτει είναι τύπου κουτιού/φυστικού όπως 

έχει ήδη αποδειχθεί από παρατηρήσεις (Misiriotis et al. 2006). Η δοµή σχήµατος «Χ» 

ταυτίζεται αρκετά καλά µε τα παρατηρησιακά δεδοµένα. 

 

 

Γωνία θέσης (0o) 
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Γωνία θέσης (15o) 

 
Γωνία θέσης (25o) 

 
Γωνία θέσης (45o) 

 
Γωνία θέσης (90o) 

 
Εικ 3.24 Εικόνες που προέκυψαν από το µοντέλο για τον Γαλαξία µας: α) υπό µικρή γωνία 
κλίσης, β)  υπό µεγάλη γωνία κλίσης παρατηρώντας το µεγάλο άξονα της ράβδου, γ) υπό 
µεγάλη γωνία κλίσης παρατηρώντας το µικρό άξονα της ράβδου, δ) υπό µεγάλη γωνία κλίσης 
για την εκάστοτε γωνίας θέσης. 
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3.6.5 Αποτελέσµατα  

1.  Σύµφωνα µε τα παραπάνω µοντέλα των γαλαξιών, προκύπτει το 

συµπέρασµα ότι η νέα συνάρτηση (εξ. 3.14) είναι ικανή να περιγράψει ικανοποιητικά 

όχι µόνο τον δίσκο του γαλαξία αλλά και το σφαιροειδές του τύπου κουτιού/φιστικιού 

καθώς και την πολύ αµυδρή δοµή σχήµατος «Χ» στη κεντρική περιοχή των γαλαξιών.  

2. Το µήκος της ράβδου στο Γαλαξία µας έχει προσδιοριστεί στα 3.5 kpc, ενώ 

η γωνία µεταξύ του µεγάλου άξονα της ράβδου και της ευθείας παρατήρησης 

βρέθηκε ότι κυµαίνεται µεταξύ 20ο και 25ο (Englmaier & Gerhard 1999). Σύµφωνα µε 

την παρούσα µελέτη, το µήκος της ράβδου του Γαλαξία µας προσδιορίστηκε στα 3.75 

kpc για γωνία θέσης ίση µε 25ο, το οποίο έρχεται σε συµφωνία µε προηγούµενες 

µελέτες. 

3. Λόγο του εκφυλισµού, που αναφέρθηκε προηγουµένως, προσδιορίστηκε 

ένα σύνολο τιµών για τις παραµέτρους της ράβδου, για διαφορετικές γωνίες θέσης. 

Εάν όµως υποθέσουµε ότι η µέση τιµή του µήκους της ράβδου ενός ραβδωτού 

σπειροειδή γαλαξία είναι ίση µε 3.0-4.0 kpc (§1.3.4), προκύπτει ότι για τον NGC 4013 

η γωνία θέσης είναι µεταξύ 5ο και 10ο, για τον γαλαξία  UGC 2048 µεταξύ 40ο και 50ο, 

για τον IC 2531 35ο και 45ο, ενώ για το Γαλαξία µας υπολογίζεται µεταξύ 20ο και 30ο.  

  

4. Παρατηρήθηκε ότι για γωνίες θέσης µικρότερες από 10ο, το µήκος της 

ράβδου είναι τόσο µεγάλο που δεν καθιστά εµφανές ένα σφαιροειδές τύπου 

κουτιού/φυστικιού (boxy/peanut), αλλά ένα σφαιροειδές ελλειψοειδούς µορφολογίας, 

ιδιαίτερα στις περιπτώσεις που ο γαλαξίας παρατηρείται κάθετα στον µεγάλο άξονα 

της ράβδου. 

5. Σύµφωνα µε τους πίνακες 3.4, 3.5, 3.6 και 3.7, δεν είναι εµφανής η σχέση 

του µήκους της ράβδου µε την γωνία θέσεως. Ωστόσο,  κανονικοποιώντας τα µήκη 

(διαιρώντας µε Lmax) γίνεται αµέσως εµφανής η σχέση αυτή. Στο παρακάτω 

διάγραµµα 3.25, παρουσιάζεται η σχέση του κανονικοποιηµένου µήκους της ράβδου 

µε τη γωνία θέσης για όλους τους γαλαξίες. Η διαφορά που προκύπτει µεταξύ των 

γαλαξιών είναι αµελητέα ενώ η προσαρµογή των συναρτήσεων 2ας  τάξης είναι αρκετά 

ακριβής και στους τέσσερις γαλαξίες. 
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  µήκος ράβδους - γωνίας θέσης
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Εικ 3.25 ∆ιάγραµµα του κανονικοποιηµένου µήκους της ράβδου για τους 4 υπο εξέταση 
γαλαξίες συναρτήσει της γωνίας θέσης. 

 

3.7 Μελέτη της σκόνης σε ραβδωτούς σπειροειδείς 

γαλαξίες. 

Αφού εφαρµόστηκε το µοντέλο σε πραγµατικούς ραβδωτούς γαλαξίες, όπως 

επίσης, προσδιορίστηκε το µήκος και η γωνία θέσης της ράβδου, µελετήθηκε ο 

τρόπος µε τον οποίο επηρεάζει η ύπαρξη της ράβδου τα υπόλοιπα χαρακτηρηστικά 

ενός γαλαξία, όπως είναι το οπτικό βάθος (τ), το χαρακτηριστικό µήκος της 

κατανοµής των αστεριών (hs) και της σκόνης (hd),  το χαρακτηριστικό ύψος της 

κατανοµής των αστεριών (zs) και της σκόνης (zd), η λαµπρότητα του δίσκου (Id) και 

του σφαιροειδούς (Ib), η ελλειπτικότητα και η ακτίνα του σφαιροειδούς. 

Πιο συγκεκριµένα, εξετάστηκε πώς αλλάζουν οι τιµές των παραπάνω 

παραµέτρων ενός απλού σπειροειδή γαλαξία, χρησιµοποιώντας το µοντέλο διάδοσης 

της ακτινοβολίας CRETE που συγκρίνει έναν  τυπικό25 ραβδωτό σπειροειδή γαλαξία µε 

ένα απλό σπειροειδή γαλαξία. 

Για να µελετήθεί πως επηρεάζεται το οπτικό βάθος ένας γαλαξία µε το µήκος 

της ράβδου, έγιναν προσοµοιώσεις για 7 διαφορετικά µήκη της ράβδου (0.5 hs, 0.75 

hs, 1.00 hs, 1.25 hs, 1.50 hs, 1.75 hs και 2.00 hs) όπου για κάθε µήκος της ράβδου, 

αλλάχθηκε και η γωνία θέσης από 0ο έως 180ο (0ο, 20ο, 40ο, 60ο, 80ο, 100ο, 120ο, 

                                                 
25 Τυπικός ραβδωτός γαλαξίας ορίζεται ο γαλαξίας του οποίου οι τιµές των παραµέτρων της 

ράβδου είναι οι µέσες τιµές των παραµέτρων που υπολογίσαµε για τους τέσσερις 

προηγούµενους γαλαξίες.  
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140ο, 160ο, 180ο). Στο παρακάτω διάγραµµα (3.26) φαίνεται πώς µεταβάλλεται το 

οπτικό βάθος του γαλαξία για διαφορετικά µήκη της ράβδου και για διαφορετικές 

γωνίες. 

    

Οπτικό βάθος- γωνία θέσης

0.35

0.4

0.45

0.5

0.55
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Εικ 3.26 ∆ιάγραµµα του οπτικού βάθους ενος τυπικού γαλαξία συναρτήσει της γωνίας θέσης 
για διαφορετικά µήκη ράβδου. 
 

Σύµφωνα µε το διάγραµµα 3.26, όσο µεγαλύτερο είναι το µήκος της ράβδου του 

γαλαξία, τόσο µικρότερο είναι το οπτικό βάθος και κατ’ επέκταση η ποσότητα σκόνης 

στο κέντρο του γαλαξία. Επίσης, καθώς παρατηρείται ο γαλαξίας σε διάφορες γωνίες 

θέσεως (από 0ο - ο µικρός άξονας της ράβδου έως 90ο – ο µεγάλος άξονας της 

ράβδου) το οπτικό βάθος γίνεται όλο και πιο µικρό, ισχυροποιώντας  την άποψη ότι 

οι γαλαξίες είναι οπτικά διαφανείς (Xilouris et al. 1999). 

 Αναλύοντας λεπτοµερέστερα το παραπάνω διάγραµµα, συµπεραίνεται ότι το 

οπτικό βάθος µειώνεται, καθώς η γωνία θέσης µεγαλώνει από 0ο στις 90ο, δηλαδή 

στις περιπτώσεις παρατήρησης του γαλαξία από το µικρό στο µεγάλο άξονα της 

ράβδου µε µήκος από 0.5 hs έως 1.50 hs, ενώ σε περιπτώσεις γαλαξιών µε µήκος 

ράβδου από 1.75 hs έως 2.00 hs, το οπτικό βάθος παρουσιάζει αυξοµειώσεις.  

Συνοπτικά, προκύπτει ότι χρησιµοποιώντας µοντέλα στα οποία δεν 

λαµβάνεται υπόψη η ράβδος του γαλαξία, υπολογίζεται είτε περισσότερη είτε 

λιγότερη ποσότητα σκόνης στο κέντρο των γαλαξιών ανάλογα µε το µήκος της 

ράβδου και την γωνία θέσεως. Πιο συγκεκριµένα, σύµφωνα πάντα µε το διάγραµµα 

3.26, στην περίπτωση ενός γαλαξία µε ράβδο µήκους 0.50hs, υπολογίζεται 

περισσότερη σκόνη για γωνίας θέσης > 40ο και λιγότερη σκόνη για γωνίες  θέσης < 

40ο. Για µήκος ράβδου 0.75 hs, 1.00 hs και 1.25 hs γίνεται υπερεκτίµηση την 
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ποσότητας σκόνης για γωνίες >30ο, >20ο και >10ο, ενώ τέλος στους ραβδωτούς 

γαλαξίες µε µήκος ράβδου µεγαλύτερο από 1.25 hs, υπολογίζεται πάντα περισσότερη 

ποσότητα σκόνης. Για όλα τα µήκη ράβδου και γωνίες θέσης το οπτικό βάθος είναι 

πολύ µικρότερο από 1.0, επιβεβαιώνοντας ότι οι σπειροειδείς γαλαξίες είναι διαφανείς 

(transparent) όταν παρατηρούνται υπό µικρή κλίση (Xilouris et al. 1999). 

 Άµεση σχέση µε το οπτικό βάθος του γαλαξία έχει η παράµετρος του 

χαρακτηριστικού µήκους της κατανοµής της σκόνης του γαλαξία, βάσει της σχέσης: 

λ λ d
τ ( 0 , 0 ) 2 κ h= . Η σχέση της παραµέτρου αυτής µε το µήκος της ράβδου 

και την γωνία θέσης παρουσιάζεται στο διάγραµµα 3.27. Η παράµετρος αυτή 

µεγαλώνει ανάλογα µε το µήκος της ράβδου και τη γωνία θέσης, αλλά για γωνίες 

µεγαλύτερες από 70ο παραµένει σταθερή. Στις περιπτώσεις που το µήκος της ράβδου 

είναι µεγαλύτερο από 1.50hs, το χαρακτηριστικό µήκος της σκόνης εµφανίζει µέγιστη 

τιµή περίπου στις 40ο και ελάχιστη τιµή στις 90ο.   

Όσον αφορά στην κατανοµή των αστεριών στο γαλαξία, το χαρακτηριστικό 

µήκος (hs) παρουσιάζεται στο διάγραµµα 3.28. Η προσθήκη του επιπλέον όρου της 

ράβδου των αστεριών έχει ως αποτέλεσµα την ύπαρξη επιπλέον αστεριών στο 

γαλαξία (όσο µεγαλύτερη είναι η ράβδος τόσο περισσότερα νέα αστέρια προστίθενται 

στο γαλαξία). Εποµένως, όσο µεγαλύτερο είναι το µήκος της ράβδου, τόσο 

µεγαλύτερη είναι η τιµή του χαρακτηριστικού µήκους hs των αστεριών στο γαλαξία. 

Όσον αφορά την γωνία θέσης, το χαρακτηριστικό µήκος της κατανοµής των αστέρων 

µειώνεται, καθώς η γωνία θέσης µεγαλώνει (0ο - 90ο). 

Χαρακτηριστικό µήκος της κατανοµής σκόνης hd-
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Εικ 3.27 ∆ιάγραµµα του χαρακτηριστικού µήκους της ακτινικής κατανοµής της σκόνης ενός 
τυπικού γαλαξία συναρτήσει της γωνίας θέσης για διαφορετικά µήκη ράβδων. 
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Χαρακτηριστικό µήκος της κατανοµής αστεριών hs-
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Εικ 3.28 ∆ιάγραµµα του χαρακτηριστικού µήκους της ακτινικής κατανοµής των αστεριών 
ενός τυπικού γαλαξία συναρτήσει της γωνίας θέσης για διαφορετικά µήκη της ράβδου. 
 

Οι διαστάσεις της ράβδου (όπως το µήκος και το ύψος ) έχουν άµεση σχέση µε 

τις διαστάσεις της δοµής σχήµατος «Χ» που παρατηρούµε στους γαλαξίες µεγάλης 

κλίσης (βλέπε §3.5). Τα χαρακτηριστικά ύψη των κατανοµών των αστεριών και της 

σκόνης στον άξονα-z παρουσιάζονται στα διαγράµµατα 3.29 και 3.30 για διαφορετικά 

µήκη ράβδου και για διαφορετικές γωνίες θέσης.  

Χαρακτηριστικό ύψος της κατανοµής σκόνης zs- 
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Εικ 3.29 ∆ιάγραµµα του χαρακτηριστικού ύψους της κατανοµής των αστεριών ενός τυπικού 
γαλαξία συναρτήσει της γωνίας θέσης για διαφορετικά µήκη ράβδων. 
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Χαρακτηριστικό ύψος της κατανοµής σκόνης zd-
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Εικ 3.30 ∆ιάγραµµα του χαρακτηριστικού ύψους της κατανοµής της σκόνης ενός  
τυπικού γαλαξία συναρτήση της γωνίας θέσης για διαφορετικά µήκη ράβδων. 

 

Το χαρακτηριστικό ύψος της κατανοµής των αστεριών στο άξονα-z (zs), 

µειώνεται καθώς το µήκος της ράβδου µεγαλώνει. Είναι γνωστό ότι όσο το µήκος της 

ράβδου µεγαλώνει, µε σταθερό το ύψος, η δοµή του σχήµατος «Χ» αποκτά πιο 

επίπεδη κλίση (§3.5) και εποµένως τα αστέρια της ράβδου εκτείνονται σε µικρότερα 

z, δηλαδή  το χαρακτηριστικό ύψος της κατανοµής των αστεριών στον άξονα-z 

γίνεται µικρότερο. Ωστόσο, στην περίπτωση της ράβδου µε µήκος µεγαλύτερο από 

1.50 hs, το χαρακτηριστικό ύψος εµφανίζει ελάχιστη τιµή για γωνία µεταξύ 30
ο και 

40ο. Πάνω από αυτές τις κλίσεις το χαρακτηριστικό ύψος αυξάνεται, µε πιθανή 

εξήγηση ότι στην συγκεκριµένη γωνία η προβολή της ράβδου έχει το κατάλληλο 

µήκος ώστε η δοµή «Χ» να γίνει πιο απότοµη. 

Η σκόνη στους ραβδωτούς γαλαξίες κατανέµεται σε πιο στενό δίσκο σε σχέση 

µε ένα απλό σπειροειδή γαλαξία, µε µια διαφορά της τάξεως του 10% - 20%. Η 

προβολή της ράβδου µεγαλώνει καθώς αυξάνεται η γωνία θέσης, µε αποτέλεσµα τα 

αστέρια της ράβδου να εκτείνονται σε όλο µεγαλύτερες αποστάσεις, ενώ η σκόνη 

εκτείνεται σε µεγαλύτερες ακτίνες R (διάγραµµα 3.27) και ταυτόχρονα σε µεγαλύτερο 

ύψος z (διάγραµµα  3.30) 

Η τιµή του λόγου hd/hs έχει βρεθεί σταθερή και ίση µε 1.5 για όλους τους 

σπειροειδείς γαλαξίες (Xilouris et al. 1999). Σύµφωνα µε την παραπάνω ανάλυση 

εξάγεται το συµπέρασµα ότι, προσθέτοντας τον όρο της ράβδου, ο λόγος hd/hs 
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µεγαλώνει φτάνοντας σε µέγιστη τιµή περίπου 2.5, για περιπτώσεις ράβδου µε µήκος 

2.00 kpc µε γωνία θέσης 40ο. Ο δίσκος της σκόνης εκτείνεται σε µεγαλύτερες ακτίνες 

σε σχέση µε τον δίσκο των αστεριών, επιβεβαιώνοντας τα αποτελέσµατα 

προγενέστερων µελετών σε γαλαξίες. Οι Davis et al. (1997) κατέληξαν στα ίδια 

συµπεράσµατα, δηλαδή στην διαπίστωση ότι ο δίσκος της σκόνης κατανέµεται σε 

µεγαλύτερες ακτίνες από τον δίσκο των αστεριών για τον Γαλαξία µας, 

χρησιµοποιώντας παρατηρήσεις από το δορυφόρο CΟBE, µελέτες πάνω σε δεδοµένα 

ISO (Davis et al. 1998, Alton et al. 1998b), όπως επίσης και παρατηρήσεις από το 

δορυφόρο SCUBA (Alton et al. 1998b). 

Ο λόγος των χαρακτηριστικών µηκών της κατανοµής της σκόνης και των 

αστεριών, zs/zd εµφανίζει σταθερή τιµή στους σπειροειδείς γαλαξίες, ίση  µε 1.8, και 

µάλιστα για διαφορετικά φίλτρα όπως Β,V, I, J και K (Xilouris et al. 1999). Η σκόνη 

εποµένως σε σύγκριση µε τα αστέρια, είναι συγκεντρωµένη σε λεπτό δίσκο. Τα 

παρακάτω διαγράµµατα 3.31  και 3.32 παρουσιάζουν τον τρόπο µε τον οποίο 

αλλάζουν οι λόγοι hd/hs και zs/zd για τα διαφορετικά µήκη ράβδου και διαφορετικές 

γωνίες θέσης. Σύµφωνα µε το υπό µελέτη µοντέλο, υπολογίζεται µικρότερος  λόγος  

hd/hs εάν δεν ληφθεί υπόψη η ράβδος των αστεριών. Πιο αναλυτικά, στην περίπτωση 

ράβδου µε µήκος 0.5 hs, υπολογίζεται µεγαλύτερος λόγος για όλες τις γωνίες θέσης, 

ενώ όσο µεγαλώνει το µήκος της ράβδου, τόσο υπερεκτιµάται ο λόγος hd/hs για όλο 

και µικρότερες γωνίες. Ο λόγος zs/zd, µειώνεται αντιστρόφως ανάλογα µε το µήκος 

της ράβδου. Ωστόσο, για µήκος ράβδου µεγαλύτερο από 1.25 hs, εµφανίζεται 

ελάχιστη τιµή για γωνίες µεταξύ 20ο  και 40ο, ενώ για µεγαλύτερες γωνίες µεγαλώνει. 

  

Λόγος χαρακτηριστικών µήκων zs/zd-

γωνία θέσεως
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Εικ 3.31 ∆ιάγραµµα του λόγου των χαρακτηριστικών υψών των αστεριών και της σκόνης 
ενός τυπικού γαλαξία συναρτήσει της γωνίας θέσης για διαφορετικά µήκη ράβδου. 
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Λόγος χαρακτηριστικών µήκών hd/hs-

γωνία θέσης
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Εικ 3.32 ∆ιάγραµµα του λόγου των χαρακτηριστικών µηκών των ακτινικών κατανοµών των 
αστεριών και της σκόνης ενός τυπικού γαλαξία συναρτήσει της γωνίας θέσης για διαφορετικά 
µήκη ράβδου. 
 

Εκτός από τον δίσκο του γαλαξία, η ύπαρξη της ράβδου επηρεάζει και το 

σφαιροειδές του γαλαξία, µεταβάλλοντας την ακτίνα του, την ελλειπτικότητα του και 

την ένταση της ακτινοβολίας του για ποσοστό 73%, 55% και 32% αντίστοιχα - 

παρακάτω παρουσιάζονται τα διαγράµµατα αυτών (3.33, 3.34 και 3.35) για 

διαφορετικά µήκη ράβδων και διαφορετικές γωνίες-. Η ακτίνα του σφαιροειδούς -

υπενθυµίζεται ότι ορίζεται ως η ακτίνα µέσα από την οποία ακτινοβολείται το 50% 

της συνολικής έντασης του φωτός στο σφαιροειδές -, είναι πολύ µικρότερη από ότι 

στην περίπτωση ενός απλού σπειροειδή γαλαξία. Το βασικό συµπέρασµα που 

προκύπτει είναι ότι όσο µεγαλύτερη είναι η ράβδος τόσο µεγαλύτερο είναι και το 

σφαιροειδές (Lutticke Dettmar & Pohlen 2000), ενώ το ίδιο προκύπτει αλλάζοντας 

την γωνία θέσεως από 0ο σε 90ο, όπου, επίσης, η προβολή της ράβδου µεγαλώνει. Για 

γωνίες µεγαλύτερες από 60ο η ακτίνα παραµένει σχεδόν σταθερή για όλα τα µήκη της 

ράβδου, εκτός από τις περιπτώσεις των 1.75 hs και 2.00 hs. Στις δύο αυτές 

περιπτώσεις, το µήκος της ράβδου είναι αρκετά µεγάλο ώστε να επηρεάζει πολύ 

περισσότερο το δίσκο από ότι το σφαιροειδές. 

Σύµφωνα µε το διάγραµµα της έντασης του σφαιροειδούς (3.33), η ένταση 

της ακτινοβολίας του είναι µεγαλύτερη από ότι στις περιπτώσεις χωρίς ράβδο. Αυτό 
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µπορεί να εξηγηθεί από την επιπλέον πρόσθεση αστεριών από τον όρο της ράβδου, 

όποτε, η ένταση του σφαιροειδούς, που είναι ανάλογη του µήκους της ράβδου (το 

µήκος της ράβδου συσχετίζεται µε τον αριθµό αστεριών), στην περίπτωση του απλού 

σπειροειδή γαλαξία αυξάνει. Επίσης, όσο µεγαλώνει η γωνία, η προβολή της ράβδου 

γίνεται όλο µεγαλύτερη ενώ αντιστρόφως η ένταση µικρότερη, καταλήγοντας σε όλο 

και µικρότερη ένταση του σφαιροειδούς σε ένα απλό σπειροειδή γαλαξία. Για την 

περίπτωση όπου το µήκους της ράβδου είναι ίσο µε 2.00 hs, η ένταση του 

σφαιροειδούς παραµένει σταθερή.  

Επιπρόσθετα, η ελλειπτικότητα του σφαιροειδούς επηρεάζεται αρκετά λόγω 

της ράβδου (3.35). Για µικρές ράβδους, η ελλειπτικότητα παίρνει τιµή κοντά στο 1 

(σφαίρα) ενώ σε µεγαλύτερες ράβδους η τιµή µειώνεται, δηλαδή το σφαιροειδές 

γίνεται όλο και πιο πολύ ελλειψοειδές. Καθώς αλλάζει η γωνία θέσης, το σφαιροειδές 

γίνεται ελλειψοειδές, ενώ για µήκος µεγαλύτερο από 1.50 hs, και γωνία µεγαλύτερη 

από 30ο, η ελλειπτικότητα αρχίζει πάλι να µεγαλώνει.  

 

Ένταση ακτινοβολίας σφαιροειδούς-
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Εικ 3.33 ∆ιάγραµµα της έντασης της ακτινοβολίας του σφαιροειδούς ενος τυπικού γαλαξία 
συναρτήσει της γωνίας θέσης για διαφορετικά µήκη της ράβδου. 
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Ακτίνα σφαιροειδούς-γωνία θέσης
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Εικ 3.34 ∆ιάγραµµα της ακτίνας του σφαιροειδούς ενος τυπικού γαλαξία συναρτήσει της 
γωνίας θέσης για διαφορετικά µήκη της ράβδου. 

 

Ελλειπτικότητα σφαιροειδούς-
γωνία θέσης
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Εικ 3.35 ∆ιάγραµµα της ελλειπτικότητας του σφαιροειδούς ενος τυπικού γαλαξία συναρτήσει 
της γωνίας θέσης για διαφορετικά µήκη της ράβδου. 

 

Όπως αναφέρθηκε και προηγουµένως, η ράβδος επηρεάζει επίσης την ένταση 

του δίσκου του γαλαξία. Από την εικόνα 3.36 παρατηρούµε ότι για ράβδο µε µήκος 

0.50 hs και 0.75 hs, η διαφορά του ραβδωτού από τον µη-ραβδωτό γαλαξία δεν είναι 

µεγάλη. Αντιθέτως, γίνεται πολύ µεγαλύτερη σε µεγαλύτερες ράβδους. 
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Ένταση ακτινοβολίας δισκου- 
γωνία θέσης
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Εικ 3.36 ∆ιάγραµµα της έντασης της ακτινοβολίας του δίσκου ενος τυπικού γαλαξία 
συναρτήσει της γωνίας θέσης για διαφορετικά µήκη της ράβδου. 
 

Βάσει των παραπάνω διαγραµµάτων, στον πίνακα 3.7 παρουσιάζονται οι 

γωνίες στις οποίες προσδιορίστηκαν  ίδιες τιµές των παραµέτρων για απλούς 

σπειροειδείς και ραβδωτούς σπειροειδείς γαλαξίες. 

 

Πίνακας 3.7  Γωνίες όπου υπάρχει συµφωνία του µοντέλου για γαλαξίες µε και χωρίς 

ράβδο αστεριών. 

Μήκος 
ράβδου 

 

0.50hs 

2.65 
(kpc) 

0.75hs 

3.97 
(kpc) 

1.00hs 

5.29 
(kpc) 

1.25 hs 

6.61 

(kpc) 

1.50 hs 

7.94 

(kpc) 

1.75hs 

9.26 
(kpc) 

2.00hs 

10.58 

(kpc) 

τ 40ο 30ο 22ο 8ο < < < 
hs 21ο 12ο 0οή66ο 45ο 35ο 27ο 22ο 
hd 60ο 35ο 25ο 18ο 8ο > 62ο 
zs 58ο 32ο 20ο 12ο 6ο < 60ο 
zd < 59ο 42ο 35ο 28οή90ο 30οή61ο 25οή52ο 
Re < < 58ο 40ο 37ο 28ο 22ο 
ε 40ο 23ο 15ο 8ο 4ο 75ο 53ο 
Id 80ο 41ο 30ο 22ο 17ο 11ο 8ο 
Ib <11ο <11ο <11ο <11ο 70ο 50ο 43ο 

 

Όσο µεγαλύτερο είναι το µήκος της ράβδου, τόσο µικρότερη είναι η γωνία 

θέσης στην οποία υπολογίζεται η ίδια τιµή της παραµέτρου, χωρίς να ληφθεί υπόψη η 

ράβδος. Για τις παραµέτρους του χαρακτηριστικού µήκους της κατανοµής των 

αστεριών (hs) και του χαρακτηριστικού ύψους της κατανοµής της σκόνης στο z-άξονα 
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(zd), υπάρχουν 2 γωνίες στις οποίες υπολογίζεται η ίδια τιµή. Επιπρόσθετα, 

συµπεραίνεται ότι οι γωνίες στις οποίες υπάρχει ταύτιση αποτελεσµάτων µεταξύ του 

µοντέλου χωρίς, και µε τον όρο της ράβδου, δεν είναι για όλες τις παραµέτρους ίδιες. 

Η συνολική µάζα της σκόνης στους γαλαξίες δίνεται από την σχέση 

6 f 2

d v dM =1.12 10  τ  h  όπου λαµβάνεται υπόψη το οπτικό βάθος του γαλαξία στο 

κέντρο του και το χαρακτηριστικό µήκος της ακτινικής κατανοµής της σκόνης. Το 

παρακάτω διάγραµµα (3.36) παρουσιάζει την συνολική ποσότητα της σκόνης που 

υπολογίστηκε για κάθε µήκος της ράβδου και για κάθε γωνία θέσης. 

 

 

Συνόλική µάζας σκόνης-γωνία θέσης
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Εικ 3.36 ∆ιάγραµµα της συνολικής ποσότητας της µάζας ενός τυπικού γαλαξία συναρτήσει 
της γωνίας θέσης για διαφορετικά µήκη της ράβδου. 
 

Σύµφωνα µε το παραπάνω διάγραµµα, η συνολική ποσότητα σκόνης που 

υπολογίστηκε στους γαλαξίες υπερεκτιµάται για µήκη ράβδων µεγαλύτερα από 0.75 

hs και για γωνίες θέσης µεγαλύτερες από 38
ο, 27ο, 20ο, 12ο, 4ο και 4ο, για τα µήκη 

0.75 hs, 1.00 hs, 1.25 hs, 1.50 hs, 1.75 hs και 2.00 hs, αντίστοιχα. Για µήκη της 

ράβδου 1.2 hs, 1.50 hs, 1.75 hs και 2.00 hs, η ποσότητα της σκόνης εµφανίζει µέγιστη 

τιµή για γωνίες µεταξύ 20ο και 40ο και στην συνέχεια µειώνεται. Όσο µεγαλύτερο 

είναι το µήκος  της ράβδου τόσο µικρότερη είναι η ποσότητα σκόνης που 

υπολογίζεται για γωνίες µεγαλύτερες από 40ο και ιδιαίτερα για γωνία 90ο. Η µέγιστη 

ποσότητα σκόνης, που αναφέρθηκε προηγουµένως, είναι σχεδόν ίδια σε όλα τα µήκη 

της ράβδου µε µια µικρή διαφορά της τάξεως του 10%. 
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Στο σηµείο αυτό πρέπει να αναφερθεί ότι σύµφωνα µε το διάγραµµα (3.26), 

το οπτικό βάθος µικραίνει καθώς µεγαλώνει η γωνία θέσης και συνεπώς η ποσότητα 

σκόνης στο κέντρο του γαλαξία µειώνεται. Tαυτόχρονα, το χαρακτηριστικό µήκος της 

ακτινική κατανοµής της σκόνης hd µεγαλώνει (3.27), δηλαδή η σκόνη εκτείνεται σε 

ένα µεγαλύτερο και πιο παχύ δίσκο (3.30).  

 

3.7 Συµπεράσµατα 

Η µελέτη των γαλαξιών µέχρι σήµερα, έχει συγκλίνει στον διαχωρισµό των 

σπειροειδών γαλαξιών  σε ραβδωτούς και απλούς σπειροειδής. Οι περισσότερες 

µελέτες έχουν γίνει σε γαλαξίες µε µικρή κλίση όπου είναι ευκολότερη η παρατήρηση 

της ράβδου σε σχέση µε τους υπόλοιπους, λόγω της µεγάλης ποσότητας σκόνης στο 

κέντρο των γαλαξιών. 

Η παρούσα έρευνα βασίστηκε στην προσπάθεια να βρεθεί µία συνάρτηση η 

οποία να περιγράφει ικανοποιητικά την τρισδιάστατη κατανοµή της λαµπρότητας των 

αστεριών της ράβδου, ούτως ώστε να µπορεί να γίνει πιο ακριβής η µελέτη της ίδιας 

και ολόκληρου του γαλαξία. Οι µελέτες των γαλαξιών µε µικρή κλίση έχουν δείξει ότι 

η ράβδος των αστεριών περιγράφεται ικανοποιητικά από την γενική έλλειψη (εξ 6.7; 

Athanassoula 1990). Ωστόσο, λόγω, της µεγάλης ποσότητας σκόνης δεν είναι εύκολη 

η µελέτη της ράβδου σε γαλαξίες µε µεγάλη κλίση και εποµένως δεν υπάρχει ακόµα 

συνάρτηση η οποία να περιγράφει ικανοποιητικά την ράβδο και στις τρεις διαστάσεις.  

Παρόλα αυτά, οι παρατηρήσεις των γαλαξιών µε µεγάλη κλίση έχουν κάνει 

εµφανή την ύπαρξη αµυδρών δοµών σχήµατος «Χ» στην κεντρική περιοχή των 

γαλαξιών (Patsis & Xilouris 2006). Η ύπαρξη της ράβδου συνδέεται και µε τα 

σφαιροειδή τύπου ¨κουτιού/φυστικού¨ στους γαλαξίες, ενώ το 45% των ραβδωτών 

σπειροειδών γαλαξιών µε µεγάλη κλίση έχουν αυτού του είδους τις δοµές στο 

εσωτερικό τους (Lutticke, Dettmar & Pohlen 2000). 

Εποµένως, η συνάρτηση που περιγράφει ικανοποιητικά την κατανοµή της 

λαµπρότητας των αστεριών της ράβδου πρέπει να ικανοποιεί ταυτόχρονα τα 

παρατηρησιακά δεδοµένα από γαλαξίες µε µικρή κλίση, όπως επίσης να δηµιουργεί 

ταυτόχρονα και τις δοµές σχήµατος «Χ», οι οποίες οφείλονται σε τροχιές αστεριών 

κάτω από την επίδραση του βαρυτικού δυναµικού της ράβδου (Patsis et al. 2002, 

2003). Η συνάρτηση, η οποία ικανοποιεί όλα τα παραπάνω παρατηρησιακά δεδοµένα, 

βασίστηκε στην συνάρτηση δυναµικού του Ferrer και περιγράφεται από την εξίσωση 

3.9. 
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Επιπρόσθετα, χρησιµοποιώντας το µοντέλο της διάδοσης της ακτινοβολίας 

CRETE (Xilouris et al. 1997,1998, 1999), εξήχθησαν κάποια διαγνωστικά 

συµπεράσµατα για τις ράβδους και, παράλληλα εφαρµόστηκε η νέα τρισδιάστατη 

συνάρτηση της ράβδου σε 4 πραγµατικούς ραβδωτούς σπειροειδείς γαλαξίες (NGC 

4013, UGC 2048, IC 2531 και τον Γαλαξία µας). 

Αρχικά διαπιστώθηκε ότι όσο µεγαλώνει το µήκος της ράβδου, η δοµή «Χ»  

γίνεται και µεγαλύτερη και πιο επίπεδη (εικ 3.9), ενώ όσο µεγαλώνει το ύψος-πάχος 

της ράβδου, η δοµή γίνεται  µικρότερη και πιο κατακόρυφη(εικ 3.12). Μεταβάλλοντας 

την γωνία κλίσης του γαλαξία, η δοµή «Χ» µπορεί να παρατηρηθεί µόνο για γωνίες 

µεγαλύτερες από 60ο, ενώ αυξάνοντας την γωνία θέσεως του γαλαξία η δοµή γίνεται 

ολοένα µεγαλύτερη και πιο επίπεδη. Βάσει της παρούσας έρευνας συµπεραίνεται, ότι 

η δοµή του σχήµατος «Χ» µπορεί να ανιχνευθεί µε κάθετη παρατήρηση της ράβδου 

στο µικρό ή στο µεγάλο άξονα της, σε αντιδιαστολή µε τα αποτελέσµατα που 

προκύπτουν από τα δυναµικά µοντέλα τροχιών (Patsis et al. 2002, 2003) και τις 

προσοµοιώσεις Ν-σωµατιδίων (Athanassoula et al. 2002, 2003 και 2005), όπου η 

δοµή προσδιορίζεται µόνο στην περίπτωση που παρατηρούµε την ράβδο κάθετα στον 

µεγάλο άξονα της. Ωστόσο, η παρατήρηση γαλαξιών µε µεγάλο χρόνο έκθεσης θα 

µπορούσαν να επιβεβαιώσουν πιθανώς την ύπαρξη αµυδρών δοµών σχήµατος «Χ» 

αρκετά µακρύτερα από την κεντρική περιοχή των γαλαξιών.  Εκεί εντοπίζεται ο λόγος 

για τον οποίο ο γαλαξίας NGC 3628 (εικ 1.49) που εµφανίζει κάποιες δοµές αρκετά 

µακρύτερα από το κέντρο του, είναι υποψήφιος  για περαιτέρω µελέτη. 

Εφαρµόζοντας το µοντέλο στους παραπάνω πραγµατικούς γαλαξίες, η τιµή 

της γωνίας θέσης των γαλαξιών προσδιορίστηκε µεταξύ 0ο και 45ο. Στην περίπτωση 

του γαλαξία UGC 2048 αρχικά βρέθηκε ότι το µήκος της ράβδου είναι µεγαλύτερο 

από 10.0 kpc, το οποίο είναι το ανώτατο όριο µήκους µίας ράβδου όπως έχει 

προκύψει από τις παρατηρήσεις των γαλαξιών µε µεγάλη κλίση (Erwin 2005, Gadotti 

2008), γεγονός που περιορίζει την απόστασή του από 63 Mpc σε 31.5 Mpc (Xilouri et 

al. 1997) . Στην περίπτωση του δικού µας Γαλαξία, βρέθηκε ότι η γωνία θέσης της 

ράβδου των αστεριών είναι γύρω στις 25ο και το µήκος της 3.75 kpc, αποτέλεσµα 

που συµφωνεί πλήρως µε τα αποτελέσµατα των Englmaier & Gerhard (1999). 

Οι στατιστικές µελέτες των ραβδωτών σπειροειδών γαλαξιών µε µεγάλη κλίση 

έχουν δίνου µία µέση τιµή για το µήκος της ράβδου µεταξύ 3.0 και 4.0 kpc (Erwin 

2005). Εποµένως, λαµβάνοντας υπόψη το µήκος αυτό, προκύπτει ότι για τον NGC 

4013 η γωνία θέσης του είναι µεταξύ 5ο και 10ο, για τον γαλαξία UGC 2048 µεταξύ 

40ο και 50ο, για τον IC 2531 35ο και 45ο ενώ τέλος για το Γαλαξία µας υπολογίζεται 
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µεταξύ 20ο και 30ο.  Κανονικοποιώντας το µήκος της ράβδου των παραπάνω 

γαλαξιών, βρέθηκε ότι εξαρτάται από την γωνία θέσεως των γαλαξιών µε µία 

συνάρτηση 2ας τάξεως (εικ. 3.25). 

Επιπρόσθετα, µελετήθηκε ο τρόπος µε τον οποίο η ύπαρξη µίας ράβδου 

αστεριών επηρεάζει ένα γαλαξία και τις φυσικές του παραµέτρους. Σε πρώτο επίπεδο 

βρέθηκε ότι το οπτικό βάθος στο κέντρο των γαλαξιών είναι µικρότερο 

συµπεριλαµβάνοντας την ράβδο, επιβεβαιώνοντας ότι οι γαλαξίες είναι οπτικά 

διαφανείς (Xilouris et al. 1999). Πιο συγκεκριµένα, το οπτικό βάθος γίνεται µικρότερο 

όσο το µήκος της ράβδου µεγαλώνει ή όσο η γωνία θέσεως αυξάνει (εικ. 3.26). 

Έπειτα, βρέθηκε ότι το χαρακτηριστικό µήκος της κατανοµής της σκόνης αυξάνει όσο 

µεγαλύτερη είναι η ράβδος ή όσο µεγαλύτερη είναι η γωνία θέσεως (εικ. 3.27), 

δηλαδή µεγαλώνει η ακτίνα του δίσκου της σκόνης. Αντίστοιχα, το χαρακτηριστικό 

µήκος της κατανοµής των αστεριών µικραίνει όσο µεγαλώνει το µήκος της ράβδου ή 

η γωνία θέσεως (εικ. 3.28). Η τιµή του λόγου  hd/hs έχει βρεθεί ίση µε 1.5 σε όλους 

τους σπειροειδείς γαλαξίες (Xilouris et al. 1999), σύµφωνα όµως µε τα αποτελέσµατα 

της παρούσας έρευνας, η τιµή του λόγου αυτού έχει µέγιστη τιµή ίση µε 2.5, για 

ράβδο µε µήκος 2.00 kpc και γωνία θέσεως 40ο (εικ. 3.32). Ο Davis (1997) κατέληξε 

στα ίδια συµπεράσµατα, ότι δηλαδή ο δίσκος της σκόνης κατανέµεται σε µεγαλύτερες 

ακτίνες από τον δίσκο αστεριών για τον Γαλαξία µας, χρησιµοποιώντας παρατηρήσεις 

από το δορυφόρο CΟBE. Όσον αφορά στη συνολική ποσότητα της σκόνης 

υπολογίστηκε λιγότερη για ράβδους µε µήκος µέχρι 4.0 kpc ανεξαρτήτως της γωνίας 

θέσεως. Επίσης, όσο µεγαλύτερο είναι το µήκος της ράβδου τόσο µικρότερη είναι η 

γωνία θέσεως στην οποία υπολογίσαµε λιγότερη ποσότητας της σκόνης, ενώ 

εµφανίζει µέγιστη τιµή (26% περισσότερη ποσότητα σκόνης) για γωνία θέσεως 

µεταξύ 20ο και 40ο (εικ 3.36). 

Η µελέτη ραβδωτών σπειροειδών γαλαξιών µε µεγάλη κλίση, 

χρησιµοποιώντας τηλεσκόπιο µε µεγάλη διακριτική ικανότητα και µεγάλο χρόνο 

έκθεσης, βοηθούν στην ανίχνευση των αµυδρών δοµών σχήµατος «Χ» σε γαλαξίες 

χωρίς σφαιροειδή τύπου ¨κουτιού/φιστικιού¨, προς επιβεβαίωση των αποτελεσµάτων 

της παρούσας έρευνας.  
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4. Συµπεράσµατα 

  
  Στόχος της παρούσας διδακτορικής διατριβής ήταν να µελετηθούν δύο πολύ 

σηµαντικά φαινόµενα µεσοαστρικής ύλης, όπως είναι ένα από τα υπολείµατα εξέλιξης 

των αστεριών, τα Πλανητικά Νεφελώµατα (ΠΝ) και η αµυδρή δοµή της ράβδου στο 

κέντρο των σπειροειδών γαλαξιών.  

Πιο συγκεκριµένα, για τα ΠΝ σκοπός ήταν η µελέτη και ο προσδιορισµός  των 

φυσικών παραµέτρων τους, όπως είναι η ενεργός θερµοκρασία και η λαµπρότητα του 

κεντρικού αστεριού, η θερµοκρασία και η πυκνότητα  των ηλεκτρονίων, η αφθονία 

των Ηe, N, O, S κτλ., χρησιµοποιώντας το µοντέλο φωτο-ιονισµού Cloudy.  

Για την παρατήρηση των ΠΝ χρησιµοποιήθηκε  το τηλεσκόπιο των 1.3 µ του 

Αστεροσκοπείου του Σκίνακα στην Κρήτη, όπου πάρθηκαν εικόνες µε φίλτρα 

γραµµών εκποµπής και φάσµατα που κάλυπταν την περιοχή από 3500 έως  6800 Å. 

Από την ανάλυση των εικόνων και των φασµάτων ήταν δυνατός ο υπολογισµός της 

συνολικής έντασης στην γραµµή εκποµπής Ηα, της ακτίνας καθενός ΠΝ και της 

έντασης των γραµµών επανασύνδεσης του Η και του Ηe όπως και των 

απαγορευµένων γραµµών του Ν, του Ο, του S, του Νe και του Αr (Boumis et al. 

2003, 2006, Akras et al. 2010a). Στην συνέχεια, χρησιµοποιώντας το µοντέλο φωτο-

ιονισµού Cloudy (Ferland 1998), υπολογίσαµε τις φυσικές παραµέτρους των ΠΝ.  

Έπιπλέον, µελετώντας τις αφθονίες των στοιχείων των ΠΝ, επιβεβαιώθηκε η 

ταυτόχρονη αύξηση της αφθονίας του Ηe και του Ν και η σχέση της µάζας του 

προγενέστερου αστεριού µε την αφθονία του Ν. Στα µεγάλης µάζας αστέρια, το 3ο 

dredge-up στάδιο και το ΗBΒ φαινόµενο παίζουν πολύ σηµαντικό ρόλο στην 

µετατροπή µεγάλων ποσοτήτων C και Ο σε Ν µέσω των κύκλων CN και ON (Pottasch 

et al. 2006, Perinotto et al. 2006, van de Hoek et al. 1997). 

Υπολογίζοντας τις µέσες τιµές της αφθονίας των 20 ΠΝ του δείγµατος µας, 

προέκυψε ότι υπολογίσαµε µεγαλύτερη την αφθονία του Ηe, του Ο και του S κατά 

0.05 dex, 0.07 dex και 0.12 dex αντίστοιχα, ενώ η αφθονία του Ν βρέθηκε σχεδόν 

ίδια µε τα αποτελέσµατα των Chiapinni et al. 2009 για τα ΠΝ του σφαιροειδούς και 

του δίσκου, το οποίο πιθανά να οφείλεται στην µορφολογία των ΠΝ.  Στην συνέχεια, 

διαχωρίζοντας τα ΠΝ ανάλογα µε την µορφολογία τους σε σφαιρικά, ελλειπτικά και 

διπολικά, βρέθηκε ότι η αφθονία του Ηe και του Ν είναι µεγαλύτερη στα διπολικά. Η 

χρήση του στατιστικού εργαλείου PCA, έδειξε ότι τα κυκλικά και τα ελλειπτικά ΠΝ 

διαχωρίζονται από τα διπολικά, βάσει της τιµής του λόγου log(Ν/Ο), ο οποίος παίρνει 
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αρνητικές τιµές στα δύο πρώτα και αρνητικές και θετικές τιµές για τα διπολικά. Η 

κρίσιµη τιµή βρέθηκε ίση µε -0.18 dex και αντιστοιχεί σε µάζα προγενέστερου 

αστεριού ίση µε 2.6 
�

M  (Akras & Boumis 2007). Η αφθονία του Ο είναι µικρότερη 

στα διπολικά ΠΝ σε σχέση µε τα κυκλικά κατά 0.25 µε 0.30 dex (Marigo et al. 1998), 

που έρχεται σε συµφωνία µε την υπόθεση ότι σε αστέρια µεγαλύτερη µάζας , η 

µείωση της αφθονίας του Ο είναι µεγαλύτερη (Ratag et al. 1992). 

Επίσης, διαχωρίζοντας τα ΠΝ σε αυτά µε και χωρίς σφαιρική συµµετρία, 

ελέγχθηκε το ποσοστό επίδρασης της µορφολογίας των ΠΝ στα αποτελέσµατα που 

προκύπτουν από το µοντέλο, στο οποίο η σφαιρική συµµετρία είναι βασική υπόθεση. 

Η αφθονία του Ηe, του Ο και του S, βρέθηκε µεγαλύτερη, ενώ η αφθονία του Ν 

µικρότερη στα ΠΝ χωρίς σφαιρική συµµετρία, σε σύγκριση µε τα ΠΝ που εµφανίζουν 

σφαιρική συµµετρία. 

Μελλοντικά, σκοπεύω να πραγµατοποιήσω παρατηρήσεις χρησιµοποιώντας 

φασµατογράφους µε πολλές σχισµές ταυτόχρονα (multi-slit spectra) ή οπτικές ίνες 

(fibers), ούτως ώστε να εξετάσουµε πώς και εάν η µορφολογία τους επηρεάζει τις 

αφθονίες των στοιχείων. Συγκεκριµένα, παίρνοντας ταυτόχρονα, φάσµατα σε 

διαφορετικές ακτίνες, θα µπορέσουµε να µελετήσουµε πως µεταβάλλεται η αφθονία 

των στοιχείων κάθε ΠΝ µε την ακτίνα. Σηµαντικό εργαλείο αναµένεται να αποτελέσει 

και το µοντέλο τρισδιάστατης απεικόνισης των ΠΝ (Shape) για την όσο το δυνατόν 

καλύτερη αναπαράσταση τους. Η µελέτη των ΠΝ, µε την χρήση του µοντέλου Shape, 

θα µας βοηθήσει να καταλάβουµε καλύτερα τους φυσικούς µηχανισµούς στους 

οποίους οφείλεται η µορφολογία του κάθε ΠΝ.  

Ένα από τα ερωτήµατα που προκύπτουν από την παρούσα διδακτορική 

διατριβή, είναι αν η µεγάλη αφθονία του He και του Ν στα διπολικά ΠΝ σε σχέση µε 

τα κυκλικά και τα ελλειπτικά, οφείλεται στις θερµοπυρηνικές αντιδράσεις των 

προγενέστερων αστεριών τους ή στην διακριτική ικανότητα των τηλεσκοπίων. 

Σκοπός µου είναι, να χρησιµοποιήσω τηλεσκόπια διαφορετικής διακριτικής 

ικανότητας, ώστε να µελετήσουµε την µεγάλη διασπορά που εµφανίζουν οι αφθονίες 

των στοιχείων των ΠΝ. 

Τέλος, χρησιµοποιώντας το στατιστικό θεώρηµα Bayesian υπολογίστηκε για 

κάθε ΠΝ η πιθανότητα µέτρησης της αφθονίας ενός από τα Ηe, Ν και Ο, γνωρίζοντας 

την τιµή των άλλων δύο, αναδεικνύοντας αποκλίσεις κατά την µέτρηση της αφθονίας 

του Ηe (µεγαλύτερη κατά 0.06 dex ) και του Ν (µικρότερη κατά 0.09 dex). Η χρήση 

του θεωρήµατος Bayesian και σε άλλα στοιχεία όπως του S του Ar και του Ne ή 

παραµέτρων όπως η ενεργός θερµοκρασία και η λαµπρότητα του κεντρικού αστεριού, 
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η θερµοκρασία και η πυκνότητα  των ηλεκτρονίων, είναι απαραίτητη για την µελέτη 

είτε των ΠΝ του δείγµατος µας είτε για την µελέτη νέων ΠΝ και είναι κάτι το οποίο 

σκοπεύω να πραγµατοποιήσω µελλοντικά. 

Επίσης, 2ος σηµαντικός στόχος της παρούσας διδακτορικής διατριβής ήταν η 

εύρεση µίας τρισδιάστατης συνάρτησης για την περιγραφή της ράβδου των αστεριών 

σε σπειροειδείς γαλαξίες χρησιµοποιώντας το µοντέλο διάδοσης ακτινοβολίας CRETE.  

Η µελέτη των γαλαξιών έχει συγκλίνει στον διαχωρισµό των σπειροειδών 

γαλαξιών σε ραβδωτούς και απλούς σπειροειδής. Οι περισσότερες µελέτες έχουν γίνει 

σε γαλαξίες µε µικρή κλίση όπου είναι ευκολότερη η παρατήρηση της ράβδου σε 

σχέση µε τους υπόλοιπους, λόγω της µεγάλης ποσότητας σκόνης στο κέντρο των 

γαλαξιών. 

Η παρούσα έρευνα βασίστηκε στην προσπάθεια να βρεθεί µία συνάρτηση η 

οποία να περιγράφει ικανοποιητικά την τρισδιάστατη κατανοµή της λαµπρότητας των 

αστεριών της ράβδου, ούτως ώστε να µπορεί να γίνει πιο ακριβής η µελέτη της ίδιας 

και κατ’ επέκταση ολόκληρου του γαλαξία. Χρησιµοποιώντας το µοντέλο της 

διάδοσης της ακτινοβολίας CRETE (Xilouris et al. 1997,1998, 1999), εξήχθησαν 

κάποια διαγνωστικά συµπεράσµατα για τις ράβδους και, παράλληλα εφαρµόστηκε η 

νέα τρισδιάστατη συνάρτηση της ράβδου σε 4 ραβδωτούς σπειροειδείς γαλαξίες 

(NGC 4013, UGC 2048, IC 2531) και τον Γαλαξία µας, Akras et al. 2010b). 

Αρχικά διαπιστώθηκε ότι όσο µεγαλώνει το µήκος της ράβδου, η δοµή «Χ»  

γίνεται και µεγαλύτερη και πιο επίπεδη (εικ 3.9), ενώ όσο µεγαλώνει το ύψος-πάχος 

της ράβδου, η δοµή γίνεται  µικρότερη και πιο κατακόρυφη (εικ 3.12). 

Μεταβάλλοντας την γωνία κλίσης του γαλαξία, η δοµή «Χ» µπορεί να παρατηρηθεί 

µόνο για γωνίες µεγαλύτερες από 60ο, ενώ αυξάνοντας την γωνία θέσεως του 

γαλαξία η δοµή γίνεται ολοένα µεγαλύτερη και πιο επίπεδη. Βάσει της παρούσας 

έρευνας συµπεραίνεται, ότι η δοµή του σχήµατος «Χ» µπορεί να ανιχνευθεί µε 

κάθετη παρατήρηση της ράβδου στο µικρό ή στο µεγάλο άξονα της, σε αντιδιαστολή 

µε τα αποτελέσµατα που προκύπτουν από τα δυναµικά µοντέλα τροχιών (Patsis et al. 

2002, 2003) και τις προσοµοιώσεις Ν-σωµατιδίων (Athanassoula et al. 2002, 2003 και 

2005), όπου η δοµή προσδιορίζεται µόνο στην περίπτωση που παρατηρούµε την 

ράβδο κάθετα στον µεγάλο άξονα της. Ωστόσο, παρατηρήσεις γαλαξιών µε µεγάλο 

χρόνο έκθεσης θα µπορούσαν να επιβεβαιώσουν πιθανώς την ύπαρξη αµυδρών 

δοµών σχήµατος «Χ» αρκετά µακρύτερα από την κεντρική περιοχή των γαλαξιών.  

Εκεί εντοπίζεται ο λόγος για τον οποίο ο γαλαξίας NGC 3628 (εικ 1.49) που εµφανίζει 



Συµπεράσµατα 
 

Άκρας Σταύρος 
 

211 

κάποιες δοµές αρκετά µακρύτερα από το κέντρο του, είναι υποψήφιος  για περαιτέρω 

µελέτη. 

Εφαρµόζοντας το µοντέλο στους παραπάνω γαλαξίες, η τιµή της γωνίας 

θέσης τους προσδιορίστηκε µεταξύ 0ο και 45ο. Στην περίπτωση του γαλαξία UGC 

2048 αρχικά βρέθηκε ότι το µήκος της ράβδου είναι µεγαλύτερο από 10.0 kpc, το 

οποίο είναι το ανώτατο όριο µήκους µίας ράβδου όπως έχει προκύψει από τις 

παρατηρήσεις των γαλαξιών µε µεγάλη κλίση (Erwin 2005, Gadotti 2008), γεγονός 

που περιορίζει την απόστασή του από 63 Mpc σε 31.5 Mpc (Xilouri et al. 1997) . Στην 

περίπτωση του δικού µας Γαλαξία, βρέθηκε ότι η γωνία θέσης της ράβδου των 

αστεριών είναι γύρω στις 25ο και το µήκος της 3.75 kpc (Akras et al. 2010b), 

αποτέλεσµα που συµφωνεί πλήρως µε τα αποτελέσµατα των Englmaier & Gerhard 

(1999). 

Οι στατιστικές µελέτες των ραβδωτών σπειροειδών γαλαξιών µε µεγάλη κλίση 

δίνουν µία µέση τιµή για το µήκος της ράβδου µεταξύ 3.0 και 4.0 kpc (Erwin 2005). 

Εποµένως, λαµβάνοντας υπόψη το µήκος αυτό, προκύπτει ότι για τον NGC 4013 η 

γωνία θέσης του είναι µεταξύ 5ο και 10ο, για τον UGC 2048 µεταξύ 40ο και 50ο, για 

τον IC 2531 35ο και 45ο ενώ τέλος για το Γαλαξία µας υπολογίζεται µεταξύ 20ο και 

30ο.  Κανονικοποιώντας το µήκος της ράβδου των παραπάνω γαλαξιών, βρέθηκε ότι 

εξαρτάται από την γωνία θέσεως των γαλαξιών µε µία συνάρτηση 2ας τάξεως (εικ. 

3.25, Akras et al. 2010b). 

Επιπρόσθετα, µελετήθηκε ο τρόπος µε τον οποίο η ύπαρξη µίας ράβδου 

αστεριών επηρεάζει ένα γαλαξία και τις φυσικές του παραµέτρους. Σε πρώτο επίπεδο 

βρέθηκε ότι το οπτικό βάθος στο κέντρο των γαλαξιών είναι µικρότερο 

συµπεριλαµβάνοντας την ράβδο, επιβεβαιώνοντας ότι οι γαλαξίες είναι οπτικά 

διαφανείς (Xilouris et al. 1999). Πιο συγκεκριµένα, το οπτικό βάθος γίνεται µικρότερο 

όσο το µήκος της ράβδου µεγαλώνει ή όσο η γωνία θέσεως αυξάνει (εικ. 3.26). 

Έπειτα, βρέθηκε ότι το χαρακτηριστικό µήκος της κατανοµής της σκόνης αυξάνει όσο 

µεγαλύτερη είναι η ράβδος ή όσο µεγαλύτερη είναι η γωνία θέσεως (εικ. 3.27), 

δηλαδή µεγαλώνει η ακτίνα του δίσκου της σκόνης. Αντίστοιχα, το χαρακτηριστικό 

µήκος της κατανοµής των αστεριών µικραίνει όσο µεγαλώνει το µήκος της ράβδου ή 

η γωνία θέσεως (εικ. 3.28). Η τιµή του λόγου  hd/hs έχει βρεθεί ίση µε 1.5 σε όλους 

τους σπειροειδείς γαλαξίες (Xilouris et al. 1999), σύµφωνα όµως µε τα αποτελέσµατα 

της παρούσας έρευνας, η τιµή του λόγου αυτού έχει µέγιστη τιµή ίση µε 2.5, για 

ράβδο µε µήκος 2.00 kpc και γωνία θέσεως 40ο (εικ. 3.32). Όσον αφορά στην 

συνολική ποσότητα της σκόνης, όσο µεγαλύτερο είναι το µήκος της ράβδου τόσο 
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µικρότερη είναι η γωνία θέσεως στην οποία υπολογίσαµε λιγότερη την ποσότητα της 

σκόνης, ενώ εµφανίζει µέγιστη τιµή (26% περισσότερη ποσότητα σκόνης) για γωνία 

θέσεως µεταξύ 20ο και 40ο (εικ 3.36). 

Η τρισδιάστατη συνάρτηση της κατανοµής της λαµπρότητας των αστεριών 

της ράβδου στην οποία καταλήξαµε, θα βοηθήσει στην πιο ακριβή και λεπτοµερή 

µελέτη των ραβδωτούς σπειροειδών γαλαξιών. Επίσης, το νέο µοντέλο διάδοση 

ακτινοβολίας µπορεί να περιγράψει πλέον και τις αµυδρές δοµές σχήµατος «Χ» στο 

κέντρο των γαλαξιών και να προσδιορίσει τις πραγµατικές τιµές των παραµέτρων του 

κάθε γαλαξία όπως είναι η ποσότητα της σκόνης, το χαρακτηριστικό µήκος ή ύψος 

του δίσκου των αστεριών και της σκόνης στους γαλαξίες. Εποµένως, είναι 

επιβεβληµένη η µελέτη νέων ραβδωτών σπειροειδών γαλαξιών µε την χρήση του 

νέου µοντέλου διάδοσης ακτινοβολίας στο µέλλον. Η µελέτη αυτή δεν θα περιοριστεί 

µόνο σε γαλαξίες µε µεγάλη κλίση αλλά και σε γαλαξίες µε µικρή κλίση, ούτως ώστε 

τα συµπεράσµατα να είναι όσο πιο δυνατόν πιο γενικά και ακριβής.  
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Παράρτηµα Α 

 

Οπτικά τηλεσκόπια και ανάλυση δεδοµένων 

         Στο παράρτηµα αυτό αναφέρονται λεπτοµερώς τα όργανα που 

χρησιµοποιήθηκαν για τις παρατηρήσεις των πλανητικών νεφελωµάτων στην περιοχή 

του Γαλαξιακού σφαιροειδούς, δηλαδή το τηλεσκόπιο και οι ανιχνευτές. Στην 

συνέχεια γίνεται µια εκτενής αναφορά στην διαδικασία η οποία ακολουθήθηκε για την 

επεξεργασία των εικόνων και των φασµάτων των πλανητικών νεφελωµάτων. 

 

Α.1 Τηλεσκόπια και ανιχνευτές    
 

Α.1.1 Εισαγωγή 

Για την παρατήρηση των ΠΝ χρησιµοποιήθηκε: το τηλεσκόπιο τύπου Ritchey – 

Cretien διαµέτρου 1.3 µ -, και το τηλεσκόπιο τύπου Schmidt - Cassegrain 0.3 µ - του 

αστεροσκοπείου του Σκίνακα στο Ηράκλειο Κρήτης, µε ανιχνευτές συζευγµένου 

φορτίου (CCD camera). Επίσης για τις εικόνες χρησιµοποιήθηκε µια σειρά από 

συµβολοµετρικά φίλτρα ώστε να αποµονωθούν και να µελετηθούν συγκεκριµένες 

γραµµές εκποµπής διαφόρων στοιχείων (όπως Hα, Ν[ ΙΙ]), ενώ για τα φάσµατα 

χρησιµοποιήθηκε ένας εστιακός µειωτής (focal reducer), φράγµα και σχισµές 

διαφορετικού εύρους. 

 

 
Εικ Α.1 Το αστεροσκοπείο στην κορυφή του Σκίνακα στην Κρήτη. Με τα τηλεσκόπια 
των 0.3 µ (µικρός θόλος δεξιά) και 1.3 µ (µεγάλος θόλος αριστερά) έγιναν όλες οι 
παρατηρήσεις των νέων πλανητικών νεφελωµάτων που παρουσιάζονται στην παρούσα 
διατριβή. 
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Α.1.2 Οπτικά τηλεσκόπια και όργανα παρατήρησης  

Για πιο λεπτοµερή µελέτη των ΠΝ του Γαλαξιακού σφαιροειδούς που 

ανακαλύφθηκαν µέσω της γραµµής εκποµπής του οξυγόνου [Ο ΙΙΙ] 5007 Å (Βoumis 

et al. 2001; 2003), από παρατηρήσεις που έγιναν µε το 0.3 µ τηλεσκόπιο του 

Αστεροσκοπείου του Σκίνακα, πραγµατοποιήθηκε µία επιπλέον σειρά παρατηρήσεων 

(λήψη εικόνων στην γραµµή εκποµπής Ηα), χρησιµοποιώντας το τηλεσκόπιο τύπου 

Ritchey – Cretien διαµέτρου 1.3 µ (f/7.7) του Αστεροσκοπείου του Σκίνακα (εικόνα 

Α.2). Το οπτικό σύστηµα του τηλεσκοπίου αυτού απεικονίζεται σχηµατικά στην 

εικόνα Α.3, ενώ στον πίνακα Α.1 συνοψίζονται τα βασικά χαρακτηριστικά του. 

       

 

Εικ Α.2 Το τηλεσκόπιο 1.3 µ τύπου Ritchey - Cretien του αστεροσκοπείου 
στο Σκίνακα. 

                    

 

Εικ Α.3 Σχηµατική απεικόνιση του οπτικού συστήµατος του τηλεσκοπίου που 
χρησιµοποιήθηκε. 
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Πίνακας Α.1 Οπτικό σύστηµα τηλεσκοπίου 130 εκ. τύπου Ritchey – Cretien. 

Οπτικό σύστηµα 

Τύπος Ritchey - Cretien 

∆ιάµετρος πρωτεύοντος κατόπτρου 129 εκ. 

∆ιάµετρος δευτερεύοντος κατόπτρου 45.6 εκ. 

Κεντρική οπή πρωτεύοντος κατόπτρου 35 εκ. 

Απόσταση µεταξύ των κατόπτρων 235.34 εκ. 

Εστιακή απόσταση συστήµατος 985.7 εκ. 

Εστιακός λόγος 7.64 

Κατασκευαστής Carl zeiss oberkochen 

Στήριγµα 

Τύπος Ισηµερινό 

Κατασκευαστής FM engineering 

Πηγή: Αστεροσκοπείο Σκίνακα  

 

Α.1.3 Ανιχνευτές ακτινοβολίας   

O πιο σύγχρονος ανιχνευτής που χρησιµοποιείται σχεδόν σε όλα τα 

τηλεσκόπια, για την παρατήρηση ουράνιων αντικειµένων στο οπτικό µέρος του 

φάσµατος της ηλεκτροµαγνητικής ακτινοβολίας, είναι οι κάµερες συζευγµένου 

φορτίου ή CCD (charge-coupled devise).  

Η αρχή λειτουργίας µιας CCD κάµερας είναι το φωτοηλεκτρικό φαινόµενο. Η 

πρόσπτωση φωτονίων προκαλεί παραγωγή ηλεκτρονίων, τα οποία διακινούνται, 

συλλέγονται και καταγράφονται από ένα ηλεκτρικό κύκλωµα που βρίσκεται πάνω σε 

µια λεπτή πλακέτα πυριτίου. Μία τυπική CCD κάµερα έχει διαστάσεις 18×18 mm2, και 

αποτελείται από µία διάταξη 1024×1024 στοιχειωδών εικονοστοιχείων (pixels) 

διαστάσεων 18×18 µm2 το καθένα. Είναι αρκετά τα πλεονεκτήµατα της συσκευής 

αυτής σε σχέση µε άλλους ανιχνευτές. Τα πιο σηµαντικά είναι η µεγάλη κβαντική 

απόδοση που ξεπερνάει το 70%, καθώς και η µεγάλη φασµατική της ευαισθησία. 

Επίσης, το χαµηλό επίπεδο θορύβου, η γραµµική της απόκριση καθώς και η πολύ 

εύκολη συλλογή και επεξεργασία των δεδοµένων που καταγράφει. 

Για τις παρατηρήσεις, χρησιµοποιήθηκαν CCD κάµερες που ψύχονται µε υγρό 

άζωτο. Πιο συγκεκριµένα, µία κάµερα τύπου photometric CH 360 για την 

παρατήρηση των εικόνων στα διάφορα φίλτρα και µια κάµερα τύπου ISA 608 για την 

λήψη των φασµάτων των πλανητικών νεφελωµάτων, χρησιµοποιώντας ταυτόχρονα 
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και µία σχισµή εύρους 320 µm. Με βάση την σχέση 1 µεγεθος p ixe l

εστ ιακο  µηκος
tan −ϕ =

�

� �
, 

µπορεί να υπολογιστεί η κλίµακα (scale) και το πεδίο οράσεως (field of view) της 

κάθε κάµερας για οποιοδήποτε τηλεσκόπιο. Για την περίπτωση της κάµερας τύπου CH 

360 και του 1.3 µ τηλεσκοπίου µε εστιακό λόγο 7.7, η κλίµακα βρέθηκε ίση µε 0.50 

arcsec/pixel και το εύρος οράσεως 8.5′ × 8.5′, ενώ στην περίπτωση της κάµερας 

τύπου ISA 608, η κλίµακα βρέθηκε ίση µε 0.28 arcsec pixel-1. Το εύρος της σχισµής 

που χρησιµοποιήθηκε κάλυπτε στο ουρανό µία περιοχή ίση µε 7.7 δευτερόλεπτα της 

µοίρας ενώ το µήκος της µια περιοχή ίση µε 7.9 λεπτά της µοίρας.  

 

Α.1.4 Φίλτρα 

Χρησιµοποιήθηκαν επίσης συµβολοµετρικά φίλτρα µικρού εύρους ώστε να 

αποµονωθεί µια συγκεκριµένη φασµατική περιοχή της προσπίπτουσας ακτινοβολίας. 

Οι παράµετροι που χαρακτηρίζουν ένα φίλτρο είναι το εύρος του φίλτρου ∆λ και το 

µήκος κύµατος µέγιστης εκποµπής λο. Η διαπερατότητα του φίλτρου ορίζεται από την 

συνάρτηση του µήκους κύµατος λ  που συµβολίζεται ως ( )FT λ . Στην εικόνα Α.4 

παρουσιάζεται γραφικά η διαπερατότητα ως συνάρτηση του µήκους κύµατος για ένα 

πραγµατικό (α) και ένα ιδεατό (β) φίλτρο αντίστοιχα. 

 

 

Εικ Α.4 ∆ιαπερατότητα ενός πραγµατικού (α) και ενός ιδεατού φίλτρου (β) 
συναρτήσει του µήκους κύµατος. Το ∆λ ονοµάζεται και FWHM (full width at half 
maximum).  

 

Ανάλογα µε το εύρος της φασµατικής περιοχής που αποµονώνουν τα φίλτρα 

χωρίζονται σε ενδιάµεσα και στενά. Το πιο διαδεδοµένο σύστηµα εύρους για τα 

ενδιάµεσα φίλτρα είναι το σύστηµα Johnson, ενώ στα στενά φίλτρα το πιο 

διαδεδοµένο είναι το σύστηµα Strömgren. Για τις οπτικές παρατηρήσεις των ΠΝ 
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χρησιµοποιήθηκαν κυρίως συµβολοµετρικά (στενά) φίλτρα µε FWHM της τάξης των 

70 Å (πίνακας Α.2). 

 

Πίνακας Α.2 Φίλτρα που χρησιµοποιήθηκαν για την παρατήρηση των οπτικών 

εικόνων στις γραµµές εκποµπής Ηα+[Ν II]. 

Φίλτρο 
Κεντρικό Μήκος κύµατος (Å) 

του φίλτρου 
FWHM (Å) 

Ηα 6563 Å+[Ν II] 6548 Å, 

6584 Å 

6570 75 

Κόκκινο συνεχές 6096 134 

Πηγή: αστεροσκοπείο Σκίνακα 

 

Α.1.5 Φασµατογράφος 

Η παρατήρηση των φασµάτων των ΠΝ έγινε χρησιµοποιώντας ένα 

φασµατογράφο χαµηλής ανάλυσης (~8 Å και ~11 Å για το κόκκινο και µπλε µέρος 

του ηλεκτροµαγνητικού φάσµατος, αντίστοιχα), φράγµα 1300 γραµµών mm-1 και µία 

CCD κάµερα τύπου ISA 608 µε 2000 x 800 εικονοστοιχεία διαστάσεων 15 x 15 µm2 το 

καθένα. Ο παραπάνω συνδυασµός κάλυψε ένα εύρος µήκους κύµατος ~2000, οπότε 

για να καλυφθεί όσο το δυνατόν καλύτερα το οπτικό µέρος του φάσµατος και να 

έχουµε ένα σηµαντικό αριθµό γραµµών εκποµπής, πήραµε αρχικά φάσµατα στην 

περιοχή 4800 Å - 6800 Å και στην συνέχεια στην περιοχή από 3500 Å - 5500 Å. 

Επίσης, χρησιµοποιήθηκαν τρεις σχισµές µε διαφορετικό εύρος α) 160 µm για 

τις εικόνες επιπεδοποίησης β) 320 µm για τα δεδοµένα και γ) 640 µm για τα σταθερά 

αστέρια. Στον ουρανό, το εύρος της σχισµής των 320 µm, αντιστοιχεί σε 7.7 

δευτερόλεπτα της µοίρας ενώ το µήκος της σχισµής σε 7.9 λεπτά της µοίρας. 

Για την βαθµονόµηση των φασµάτων – δηλαδή την αντιστοίχηση των 

εικονοστοιχείων µε τα µήκη κύµατος, χρησιµοποιήθηκε µία λάµπα “Fe-He-Ne-Ar”, 

ούτως ώστε να είναι πιο εύκολη η αναγνώριση των γραµµών εκποµπής, ενώ 

χρησιµοποιήθηκε και µία λάµπα Υδραργύρου ούτως ώστε να πάρουµε εικόνες 

επιπεδοποίησης, µε τις οποίες διορθώσαµε την διαφορετική κβαντική απόκριση των 

εικονοστοιχείων στα διαφορετικά µήκη κύµατος. 

Η διόρθωση της µεσοαστρικής εξασθένησης της έντασης των γραµµών 

εκποµπής έγινε λαµβάνοντας φάσµατα των φωτοµετρικών σταθερών αστεριών 

HR5501, HR7596, HR9087, HR718 και HR7950 (Hamuy et al. 1992; 1994). 
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Α.2 Ανάλυση δεδοµένων 

Α.2.1 Εικόνες ΠΝ 

Μετά το πέρας των παρατηρήσεων των ΠΝ µε τα προαναφερθέντα όργανα, 

ακολούθησε µια σειρά διορθώσεων των δεδοµένων προκειµένου να εξαλειφθούν τα 

σφάλµατα που υπεισέρχονται κατά την διάρκεια των παρατηρήσεων και οφείλονται 

τόσο στα όργανα όσο και στην παρουσία της ατµόσφαιρας της Γης καθώς και της 

µεσοαστρικής ύλης. Για την επεξεργασία αυτή, χρησιµοποιήθηκαν δυο αστρονοµικά 

υπολογιστικά πακέτα, το IRAF26 και το MIDAS27. Σε όλες τις εικόνες εφαρµόστηκε η 

εξής διαδικασία διόρθωσης: 

 

α. Μετατροπή αρνητικών τιµών σε θετικές   

β. αφαίρεση ηλεκτρονικού θορύβου (bias) 

γ. επιπεδοποίηση εικόνας (flat fielding) σε κάθε φίλτρο ξεχωριστά, µέσω 

παρατηρήσεων του ουρανού στο λυκόφως (ή λυκαυγή) 

δ. αφαίρεση έντασης που οφείλεται στην φωτεινότητα του ουρανού (sky 

background). 

 

Ένα επίσης σφάλµα το οποίο εµφανίζεται στις εικόνες παρατήρησης είναι το 

λεγόµενο σκοτεινό ρεύµα (dark current), το οποίο οφείλεται σε θερµικά ηλεκτρόνια 

που παράγονται στην κάµερα και καταγράφονται ως φωτόνια τα οποία όµως δεν 

σχετίζονται µε την πηγή παρατήρησης. Ένα τρόπος να ελαττωθεί το σκοτεινό ρεύµα 

είναι να ψυχθεί η κάµερα σε αρκετά χαµηλή θερµοκρασία της τάξεως των -100 οC, 

χρησιµοποιώντας υγρό άζωτο. Στην περίπτωση στην οποία το σκοτεινό ρεύµα 

παραµένει υψηλό, χρειάζεται να παρθούν οι λεγόµενες σκοτεινές εικόνες (dark 

frames) για την διόρθωση του. Στην παρούσα ανάλυση δεν χρησιµοποιήθηκαν οι 

εικόνες αυτές, λόγω της µείωσης του σκοτεινού ρεύµατος µε την ψύξη της κάµερας 

µε υγρό άζωτο. Στην συνέχεια αυτού του κεφαλαίου αναφέρονται λεπτοµερώς τα 

παραπάνω σφάλµατα και η διαδικασία διόρθωσης που ακολουθήθηκε. 

 

Α.2.1.1 Αρνητικές τιµές  

Λόγω του λειτουργικού συστήµατος της κάµερας, δεν είναι δυνατό να 

καταγραφούν στα εικονοστοιχεία τιµές πάνω από 152 µονάδες (counts). Όταν η 
                                                 
26 http://iraf.noao.edu/ 

27 http://www.eso.org/sci/data-processing/software/esomidas/ 
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µετρούµενη ένταση ξεπερνά την τιµή αυτή καταγράφονται και αρνητικές τιµές 

ξεκινώντας από το  -32768 (- 152 ) και φτάνοντας έως το -1 το οποίο αντιστοιχεί σε 

216=65536. Εποµένως, όλες οι εικόνες πρέπει να διορθωθούν, προσθέτοντας  την 

τιµή 216=65536 σε όλα τα εικονοστοιχεία που έχουν αρνητική τιµή. Στην περίπτωση 

όµως που η µετρούµενη ένταση ξεπερνά την τιµή των 65536, αρχίζει η υπερχείλιση 

των εικονοστοιχείων (ή  αλλιώς ¨κάψιµο¨) µε αποτέλεσµα οι εικόνες να µην µπορούν 

να χρησιµοποιηθούν για την εξαγωγή αποτελεσµάτων. 

 

Α.2.1.2 Ηλεκτρονικός θόρυβος  

Όλες οι συσκευές που χρησιµοποιούνται για την παρατήρηση παρουσιάζουν 

ένα συστηµατικό σφάλµα που οφείλεται στα θερµικά ηλεκτρόνια που παράγονται στα  

ηλεκτρονικά κυκλώµατα της κάµερας. Ο θόρυβος αυτός υπάρχει σε όλες τις εικόνες 

που λαµβάνονται από το τηλεσκόπιο. Η διαδικασία που διορθώνει αυτό το σφάλµα 

είναι η λήψη εικόνων µε µηδενικό χρόνο έκθεσης (σε αντίθεση µε τις εικόνες 

παρατήρησης όπου ο χρόνος έκθεσης είναι κατά µέσο όρο µια ώρα), τις λεγόµενες 

εικόνες ηλεκτρονικού θορύβου, οι οποίες στη συνέχεια θα αφαιρεθούν από την 

εικόνα παρατήρησης. Στην εικόνα Α.5 παρουσιάζεται ένα παράδειγµα εικόνας 

ηλεκτρονικού θορύβου. 

 

    
Εικ Α.5  Παράδειγµα εικόνας ηλεκτρονικού θορύβου. 

 

Παρότι τα επίπεδα του θορύβου αναµένονται να είναι σχεδόν σταθερά, στην 

πράξη υπάρχουν µικρές µεταβολές και για τον λόγο αυτό λαµβάνονται αρκετές 

εικόνες ηλεκτρονικού θορύβου κατά την διάρκεια όλης της νύχτας, ούτως ώστε να 

δηµιουργηθεί µία τελική µέση εικόνα ηλεκτρονικού θορύβου, η οποία αφαιρείται από 

όλες τις εικόνες της ίδιας νύχτας παρατήρησης.  
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Α.2.1.3 Επιπεδοποίηση εικόνων 

Όπως αναφέρθηκε και παραπάνω οι CCD κάµερες που χρησιµοποιούνται για 

αστρονοµικές παρατηρήσεις αποτελούνται από πολλά επιµέρους εικονοστοιχεία, τα 

οποία έχουν µέγεθος της τάξεως των µm. Λόγω κατασκευής δεν έχουν όλα τα 

εικονοστοιχεία την ίδια απόδοση, δηλαδή, για τον ίδιο αριθµό προσπιπτόντων 

φωτονίων δεν παράγεται ο ίδιος αριθµός ηλεκτρονίων. Επιπλέον, η ύπαρξη κόκκων 

σκόνης στο κάτοπτρο ή στα φίλτρα που χρησιµοποιούνται οδηγούν στη µη 

καταγραφή ορισµένων φωτονίων λόγο σκέδασης µε αποτέλεσµα η όλη καταγραφή 

των φωτονίων στην εικόνα να είναι ανοµοιογενείς. Για το λόγο αυτό, πριν από κάθε 

νύχτα παρατήρησης λαµβάνονται εκθέσεις επιπεδοποίησης, δηλαδή, εικόνες όπου το 

πεδίο παρατήρησης είναι οµοιόµορφα φωτισµένο ώστε να καταγραφεί όσο το δυνατό 

πιο πιστά η διαφοροποίηση στην απόδοση των εικονοστοιχείων. Αυτό επιτυγχάνεται 

είτε µε παρατηρήσεις οµοιόµορφα φωτισµένης λευκής επιφάνειας ή µε παρατηρήσεις 

του ουρανού κατά τη διάρκεια της δύσης (λυκόφως) ή της ανατολής του ηλίου 

(λυκαυγή) οπότε δεν υπάρχει καµία πηγή φωτός (π.χ. αστέρια, Ήλιος, φεγγάρι) και ο 

ουρανός είναι οµοιόµορφα φωτισµένος. Στην εικόνα Α.6 παρουσιάζεται µια εικόνα 

επιπεδοποιήσης.  

                 

 

Εικ Α.6 Παράδειγµα εικόνας επιπεδοποίησης. 

 

Η διαδικασία διόρθωσης της διαφορετικής απόκρισης των εικονοστοιχείων 

λέγεται επιπεδοποίηση εικόνας. Για καλύτερη διόρθωση στην απόκριση των 

εικονοστοιχείων λαµβάνονται αρκετές εικόνες επιπεδοποίησης κάθε νύχτα 

παρατήρησης για κάθε φίλτρο ξεχωριστά, καθώς η απόκριση µεταβάλλεται µε το 
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µήκος κύµατος. Στην συνέχεια, χρησιµοποιείται το αστρονοµικό πακέτο IRAF από το 

οποίο δηµιουργείται µια µέση εικόνα επιπεδοποίησης για κάθε ένα φίλτρο που 

χρησιµοποιείται για να διορθωθούν όλες οι εικόνες των ΠΝ διαιρώντας τις µε την 

µέση εικόνα επιπεδοποίησης. 

   

Α.2.1.4 Υπόβαθρο του ουρανού  

Το επόµενο στάδιο είναι να αφαιρεθεί το υπόβαθρο του ουρανού, δηλαδή η 

ένταση της ακτινοβολίας του ουρανού, από όλες τις εικόνες των ΠΝ. Στην 

πραγµατικότητα, η ακτινοβολία αυτή δεν προέρχεται από τον ουρανό αυτόν καθ’ 

αυτόν αλλά οφείλεται στο φαινοµένου της σκέδασης του φωτός στην ατµόσφαιρας 

της Γης. Με διάφορα υπολογιστικά πακέτα (π.χ. IRAF, MIDAS) υπολογίζεται το 

υπόβαθρο για κάθε µία εικόνα ξεχωριστά και αφαιρείται, ώστε τελικά να αποµείνει η 

πραγµατική ένταση ακτινοβολίας από τα υπό παρατήρηση αντικείµενα. Ο 

υπολογισµός του υποβάθρου του ουρανού γίνεται µε τον διαχωρισµό του σε περιοχές 

της εικόνας του υπό παρατήρηση αντικειµένου, στις οποίες δεν εµφανίζονται αστέρια.  

 

Α.2.1.5 Αφαίρεση κοσµικών ακτινών 

 Το τελευταίο στάδιο είναι η αφαίρεση των κοσµικών ακτινών, δηλαδή των 

επιταχυνόµενων φορτισµένων σωµατιδίων (όπως ηλεκτρόνια, πρωτόνια, πυρήνες 

Ηλίου, νετρίνα) τα οποία προέρχονται από εκρήξεις υπερκαινοφανών αστέρων, από 

περιστρεφόµενα αστέρια νετρονίων, ή από τον Ήλιο. Όσο πιο µεγάλη είναι η διάρκεια 

της παρατήρησης τόσες πιο πολλές κοσµικές ακτίνες ανιχνεύονται. Η αφαίρεση τους 

γίνεται χρησιµοποιώντας το αστρονοµικό πακέτο IRAF και την εντολή ‘cosmicrays’. Οι 

εικόνες Α.7 (α) και (β) παρουσιάζουν µία εικόνα πριν και µετά την αφαίρεση των 

κοσµικών ακτινών αντίστοιχα. 

 

α)    β)  

Εικ Α.7 (α) εικόνα πριν την αφαίρεση των κοσµικών ακτινών, (β) εικόνα µετά την αφαίρεση 

των κοσµικών ακτινών. 
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Α.2.1.6 Αφαίρεση αστεριών 

Ο εντοπισµός ενός ΠΝ σε µια εικόνα δεν είναι µία εύκολη υπόθεση. Ειδικά 

στην περίπτωση όπου το ΠΝ ανήκει στην κατηγορία των σηµειακών και δεν µπορεί 

να διαχωριστεί από τα αστέρια του πεδίου (αντίθετα, στις ειδικές περιπτώσεις που το 

ΠΝ είναι εκτεταµένο µπορούµε να το ξεχωρίσουµε πολύ εύκολα από τα αστέρια του 

πεδίου). 

Σε αυτό το σηµείο, παρουσιαζεται η διαδικασία που ακολουθήθηκε για να 

εντοπιστεί και να διαχωριστεί ένα ΠΝ µε µορφολογία σηµειακής πηγής από τα 

αστέρια του πεδίου παρατήρησης. Κάθε ΠΝ εκτός από την παρατήρησή του µε ένα 

στενό φίλτρο γραµµής εκποµπής, παρατηρήθηκε και µε το αντίστοιχο φίλτρο 

συνεχούς ακτινοβολίας (δηλαδή το φίλτρο που καλύπτει εκείνη την περιοχή του 

ηλεκτροµαγνητικού φάσµατος στην οποία δεν περιέχονται γραµµές εκποµπής), ώστε 

να αφαιρεθούν τα αστέρια από το πεδίο και να εντοπιστεί ευκολότερα το ΠΝ. 

Πιο συγκεκριµένα, τα αστέρια εκπέµπουν τόσες γραµµές εκποµπής όσες και 

στο συνεχές, συνεπώς θα παρατηρηθούν και στις δύο εικόνες, ενώ αντίθετα ένα ΠΝ 

θα εµφανιστεί µόνο στην παρατήρηση µε το στενό φίλτρο και όχι µε το συνεχές. 

Αφαιρώντας τις δυο αυτές εικόνες µεταξύ τους είναι δυνατή η δηµιουργία µίας νέας 

εικόνας όπου εµφανίζεται µόνο το πλανητικό νεφέλωµα καθώς τα αστέρια θα έχουν 

αφαιρεθεί.  

 

Α.2.1.7 ∆ιόρθωση «κενού» στα ΠΝ 

Στο σηµείο αυτό θα πρέπει να σηµειωθεί ότι στα εκτεταµένα ΠΝ είναι πιθανή 

η εµφάνιση αστεριών µέσα στο νεφέλωµα τους. Εποµένως, η αφαίρεση των 

αστεριών από το προηγούµενο στάδιο, είναι πιθανό να δηµιουργήσει ένα ‘κενό’ στο 

ΠΝ µε αποτέλεσµα ο υπολογισµός της ροής της ενέργειας του να µην είναι ακριβής. Η 

διόρθωση του προβλήµατος αυτού στα ΠΝ είναι καίριας σηµασίας για τον υπολογισµό 

της ροής ενέργειας µε µεγάλη ακρίβεια.   

Ο τρόπος µε τον οποίο διορθώνεται συνήθως το πρόβληµα των ‘κενών’ 

εικονοστοιχείων γίνεται θέτοντας µια σταθερή τιµή (µηδενική ή µη) σε όλα τα 

εικονοστοιχεία τα οποία αρχικά καταλάµβανε το αστέρι. Αυτός ο τρόπος διόρθωσης 

βοηθά στη µείωση του προβλήµατος που εµφανίζεται στη ροή ενέργειας του ΠΝ, 

παρόλα αυτά το σφάλµα παραµένει αρκετά µεγάλο. 

Για τον καλύτερο δυνατό υπολογισµό της ροής ενέργειας από τα ΠΝ µε το 

µικρότερο δυνατό σφάλµα, δηµιουργήσαµε ένα πρόγραµµα σε γλώσσα 

προγραµµατισµού fortran. Η βασική ιδέα του προγράµµατος είναι ο υπολογισµός µιας 
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τιµής για κάθε ένα από τα κενά εικονοστοιχεία, λαµβάνοντας υπόψη τις τιµές που 

έχουν τα γειτονικά τους. Η διαδικασία αυτή επαναλαµβάνεται για όλα τα 

εικονοστοιχεία µέσα στην περιοχή που κάλυπτε το αστέρι που αφαιρέθηκε. Αφού 

τελειώσει ο πρώτος υπολογισµός της έντασης όλων των εικονοστοιχείων, ο 

αλγόριθµος επαναλαµβάνεται ούτως ώστε να διορθωθεί περαιτέρω ο προηγούµενος 

υπολογισµός και να είναι ακριβέστερη η µέτρηση της ροής ενέργειας του ΠΝ. Η 

διαδικασία της διόρθωσης, σταµατάει όταν η διόρθωση της ροής ενέργειας των 

εικονοστοιχείων µεταξύ της ν-1 και ν επανάληψης του αλγορίθµου είναι µικρότερη 

από 5%. Η εικόνες Α.8 (α και β) δείχνουν το PTB 17 πριν την αφαίρεση των 

αστεριών (κόκκινοι κύκλοι) και µετά την διόρθωση του κενού στα αντίστοιχα σηµεία. 

 

Α.2.1.8 Φωτοµετρία των εικόνων 

 Στο στάδιο της φωτοµετρίας χρησιµοποιούµε µία οµάδα φωτοµετρικών 

πρότυπων αστεριών (standard stars π.χ. HR 7596, HR 7950, HR 8634, HR 9087) των 

οποίων η ροή ενέργειας είναι σταθερή και έχει µετρηθεί µε πολύ µεγάλη ακρίβεια 

(Hamuy et al. 1992, 1994), ώστε να υπολογίσουµε τα φωτοµετρικά τους µεγέθη. Η 

παρατήρηση αυτών των αστεριών γίνεται καθ’ όλη την διάρκεια της νύχτας 

παρατήρησης για διαφορετικά σηµεία στον ουρανό για να είναι όσον τον δυνατόν 

καλύτερη η διόρθωση στην εξασθένηση του φωτός από τον ουρανό. 

 Πιο συγκεκριµένα, η εξασθένηση της έντασης της ακτινοβολίας ενός αστεριού 

το οποίο παρατηρείται στο ζενίθ είναι µικρότερη από ένα άλλο αστέρι που 

παρατηρείται κοντά στο ορίζοντα διότι στην δεύτερη περίπτωση το φως διανύει 

µεγαλύτερη απόσταση µέσα στην ατµόσφαιρα της γης οπότε και η εξασθένηση είναι 

µεγαλύτερη. Η εξασθένηση αυτή οφείλεται στη σκέδαση του φωτός µε µόρια της 

ατµόσφαιρας και µε µίγµα σωµατιδίων σκόνης και σταγονίδια υδρατµών. Η εικόνα Α.9 

α)     β)  

Εικ Α.8 α) Εικόνα του PTB 17 µε αστέρια. Εικ Α.8 β) Εικόνα του PTB 17 χωρίς αστέρια 

και µε διορθωµένο το κενό. 
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δείχνει µία καλλιτεχνική απεικόνιση της εξασθένηση τους φωτός στην ατµόσφαιρα 

της Γης.  

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Συγκεκριµένα όταν ένα άστρο παρατηρείται σε µία γωνία φ από το ζενίθ, η ένταση 

της ακτινοβολίας του υπόκειται µία εξασθένηση λόγο της ατµόσφαιρας, η ποσότητα 

της οποίας ορίζεται από την αέρια µάζα χ (air mass), που ισούται µε sec-1(φ). 

 

 

Έστω ότι διανύει µία απόσταση ds κατά µήκος της ακτίνας διάδοσης του φωτός. Στον 

κατακόρυφο άξονα το αντίστοιχο µήκος είναι dH. Η σχέση που συνδέει αυτά τα δυο 

µήκη είναι  
d H

d s
c o s

=
φ

 (1) 

 

Στην συνέχεια, βρίσκεται η γραµµική σχέση µεταξύ του φαινόµενου µεγέθους (m28)  

του φωτοµετρικού πρότυπου αστεριού µε την αέρια µάζα. 

 

Καθώς η ακτινοβολία διανύει µήκος ds µέσα στην ατµόσφαιρα της Γης, η ένταση της 

ελαττώνεται κατά dIλ, βάσει της λ λ × λd I = - I k  d s (2). Συνδυάζοντας τις εξισώσεις 

(1) και (2) έχουµε:  

 

                                                 
28 Φαινόµενο µέγεθος ορίζεται ο 2.5 φορές λογάριθµος της έντασης της ακτινοβολίας ενός 

άστρου. 

         
Εικ Α.9 Καλλιτεχνική αναπαράσταση της  

εξασθένησης τους φωτός στην ατµόσφαιρα της Γης. 
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λ
0

 

λ

λ λ λ λ λ

λ λ
λ λ

λ λ 0

d H- s e c z  - k
c o s

oλ λ

oλ λ
0

  

  

 =

+

d Hd I = - I k d s = - I k
c o s

d I d Id H d H= - k = - k
I c o s I c o s

ln I = - k d H s e c I I e

d H- 2 .5  lo g I = - 2 .5  lo g I 2 .5  s e c  lo g e  - k ×  
c o s

∞

∞

φ

∞

⇒

⇒ ⇒

⇒

⇒

φ

φ φ

∫
φ ⇒

φ
φ

∫ ∫

∫

∫

i

 

 

                                            oλ λ m = m s e c  Kφ                                          (3)    

 

όπου  

• mλ είναι το φαινόµενο µέγεθος του αστεριού 

• mο είναι το φαινόµενο µέγεθος του αστεριού έξω από την ατµόσφαιρα 

 

Η σχέση (3) είναι η γραµµική σχέση µεταξύ φαινόµενου µεγέθους και της αέριας µάζας 

(secφ). Η παράµετρος Kλ, η απορρόφηση λόγω της ατµόσφαιρας, είναι η κλίση της 

συνάρτηση και mο είναι η διατοµή της συνάρτησης. Οι δύο αυτές παράµετροι 

υπολογίζονται από τα φωτοµετρικά αστέρια ούτως ώστε να διορθώσουµε την ροή 

ενέργειας του ΠΝ από την ατµοσφαιρική εξασθένηση 

 

Η ένταση της ακτινοβολίας ενός ΠΝ στην τελική εικόνα, στη οποία έχουν 

αφαιρεθεί ο ηλεκτρονικός θόρυβος, έχει διορθωθεί ως προς την απόκριση των 

εικονοστοιχείων και έχει αφαιρεθεί το υπόβαθρο του ουρανού, έχει µειωθεί λόγω της 

ατµόσφαιρας της Γης και των οργάνων του τηλεσκοπίου (π.χ. φίλτρα). Η παρακάτω 

σχέση µας δείχνει από ποίες παραµέτρους εξαρτάται η ένταση που µετράται. 

 

                2
e Α Τ F e x pf ( )  T  T  Q .E . ( )  T ( )  S  t  δ  d λf = λ λ λ∫        (4) 

 

όπου 

 

• f είναι η ροή φωτονίων που εκπέµπει το ΠΝ 

• fe είναι η ροή ηλεκτρονίων που ανιχνεύει η CCD για το ΠΝ 

• ΤΑ είναι η διαπερατότητα της ατµόσφαιρας 

• ΤΤ είναι η διαπερατότητα του τηλεσκοπίου 
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• ΤF είναι η διαπερατότητα του φίλτρου 

• S είναι η συλλεκτική επιφάνεια του τηλεσκοπίου 

• Q.E είναι η κβαντική απόκριση της κάµερας στο µήκος κύµατος που γίνεται η 

παρατήρηση. 

• δ είναι το µέγεθος ενός εικονοστοιχείου (arcsec pixel-1)  

• texp είναι ο χρόνος έκθεσης (sec) 

 

η ποσότητα ΤT  Q .E . ( λ )  S θεωρείται σταθερή και εξαρτάται µόνο από τα όργανα 

παρατήρησης που χρησιµοποιούµε. Η διαπερατότητα της ατµόσφαιρας ΤΑ ισούται µε την 

σχέση λ- 0 . 4  k χ
1 0 και εξαρτάται από την απορρόφηση που θα υποστεί το φως, 

καταλήγοντας στην  

σχέση:                            

 

            
λ0 , 4  k X

e
2

F e x p

 1 0
f ( λ ) =

T ( )  q  t  δ
f
λ

i

 

 

όπου: 

 

• f είναι η ροή ενέργειας από το ΠΝ (erg s-1 cm-2 arcsec-2 Å-1) 

• fe είναι η ροή ηλεκτρονίων του ΠΝ  

• texp είναι ο χρόνος έκθεσης (sec) 

• δ είναι το µέγεθος ενός εικονοστοιχείου (arcsec pixel-1)  

• Τfilter(λ) είναι η διαπερατότητα του φίλτρου που χρησιµοποιήθηκε 

• k είναι η κλίση από την γραµµική σχέση (m-χ). 

• q =10-m/2,5 ,όπου mο η διατοµή από την γραµµική σχέση (m-χ). 

• χ είναι η αέρια µάζα στην οποία έγινε η παρατήρηση του πλανητικού 

νεφελώµατος. 

 

        Στην τελική εικόνα εµφανίζεται µόνο το ΠΝ, έχοντας αφαιρέσει τα αστέρια του 

πεδίου. Από τα δεδοµένα της τελικής αυτής διορθωµένης εικόνας είναι δυνατό να 

υπολογιστεί η πραγµατική ροή ενέργειας που εκπέµπει το ΠΝ σε µονάδες erg  s-1 cm-2 

arcsec-2 Å-1 
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Α.2.1.9  Υπολογισµός του λόγου σήµατος προς θόρυβο 

Όπως έχει ήδη αναφερθεί, το σήµα που καταγράφεται σε µία CCD κάµερα έχει 

προέλθει από τον αριθµό των φωτονίων που καταγράφονται σε κάθε εικονοστοιχείο. 

Είναι φυσικό, η καταγραφή αυτών των φωτονίων να περιλαµβάνει κάποιο βαθµό 

σφάλµατος, το οποίο ονοµάζεται θόρυβος. 

 Υπάρχουν διάφορες αιτίες που προκαλούν θόρυβο. Μερικές οφείλονται στην 

φύση του ίδιου του φωτός. Η αβεβαιότητα του αριθµού των φωτονίων που 

καταγράφονται σε κάποιο συγκεκριµένο χρονικό διάστηµα είναι ανάλογη προς την 

τετραγωνική ρίζα του αριθµού που έχουν συλλεχθεί. Η σχέση δηλαδή µεταξύ του 

θορύβου και του σήµατος ακολουθεί την κατανοµή Poisson. ∆υστυχώς όµως 

υπάρχουν και άλλες βασικές πηγές θορύβου οι οποίες αναφέρονται παρακάτω 

(Newberry 1991). 

Θόρυβος ανάγνωσης (Readout Noise): Το σήµα που παράγεται και ανιχνεύεται, 

µετατρέπεται τελικά σε κάποια ψηφιακή µορφή παράγοντας ταυτόχρονα τον θόρυβο 

ανάγνωσης.  

Σκοτεινό ρεύµα: Όπως έχουµε ήδη αναφέρει, το σκοτεινό ρεύµα µειώνεται καθώς 

ψύχουµε την κάµερα αλλά παραµένει ένας παράγοντας θορύβου. 

Υπόβαθρο ουρανού: Μία πηγή θορύβου που συναντάται συχνά είναι το υπόβαθρο 

του ουρανού, το οποίο προσδίδει µία απροσδιοριστία στην πραγµατική ένταση φωτός 

του υπό εξέταση αντικειµένου. Τελικά, ο συνολικός θόρυβος δίνεται από την σχέση: 

                          

                                 2 2
o s

1
N = C + n ( f + R O N ) 1 +

p
 
 
 

 

όπου  

 

• Co είναι το συνολικό ανιχνεύσιµο σήµα από το υπό εξέταση αντικειµένου 

• n αριθµός των εικονοστοιχείων  

• fs η µέση τιµή του υπόβαθρο του ουρανού 

• RON ο θόρυβος ανάγνωσης  

• P ο αριθµός των εικονοστοιχείων που χρησιµοποιούνται για τον υπολογισµού 

του υποβάθρου του ουρανού. 
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Ο λόγος σήµατος προς θόρυβο δίνεται από την σχέση : 

                   

                             o

2
o s

CS
=

N 1
C + n ( f + R O N ) 1 +

p
 
 
 

 

 

Α.2.2 Φάσµατα  ΠΝ 

Εκτός από τις παρατηρήσεις των αντικειµένων στην γραµµή εκποµπής Ηα, 

ελήφθησαν επίσης και φάσµατα χαµηλής ανάλυσης, ώστε να γίνει επιβεβαίωση του 

µηχανισµού φωτό-ιονισµού και να υπολογιστούν οι φυσικές παράµετροι των ΠΝ. Από 

τις εικόνες τους, τα ΠΝ µπορούν να ταξινοµηθούν σύµφωνα µε το σχήµα τους και να 

υπολογιστεί η συνολική ροή της ακτινοβολίας τους στη γραµµή εκποµπής Ηα. 

Παρόλα αυτά, για να µπορέσει να γίνει ο διαχωρισµός από άλλα αντικείµενα όπως 

είναι οι περιοχές ιονισµένου υδρογόνου (Η ΙΙ) ή τα υπολείµµατα υπερκαινοφανών 

αστέρων, πρέπει να ληφθεί και το φάσµα κάθε ΠΝ. Υπολογίζοντας την ροή ενέργειας 

των γραµµών εκποµπής τους, είναι δυνατό να εξακριβωθεί εάν ένα αντικείµενο είναι 

ΠΝ ή όχι. Μετά την ανάλυση των φασµάτων αποδείχθηκε ότι από τα 45 υποψήφια 

ΠΝ στην περιοχή του γαλαξιακού σφαιροειδούς, µόνο ένα ήταν υπόλειµµα 

υπερκαινοφανούς αστέρα. 

Στην συνέχεια αναλύεται λεπτοµερώς η διαδικασία διόρθωσης των φασµάτων 

των ΠΝ. Τα πρώτα στάδια της επεξεργασίας αυτής είναι τα ίδια µε τα στάδια της 

επεξεργασίας των εικόνων, και εποµένως δεν αναφέρονται λεπτοµερώς ξανά. Όπως 

στην περίπτωση των εικόνων έτσι και στα φάσµατα, το πρώτο βήµα είναι να 

µετατραπούν οι τυχόν αρνητικές τιµές των εικονοστοιχείων σε θετικές και στην 

συνέχεια να αφαιρεθεί ο ηλεκτρονικός θόρυβος µε την ίδια διαδικασία όπως µε τις 

εικόνες (βλ. §Α.2.1.1). Στην εικόνα Α.10 παρουσιάζεται µία εικόνα ηλεκτρονικού 

θορύβου για την περίπτωση των φασµάτων. Για την παρατήρηση των φασµάτων 

χρησιµοποιήθηκε η κάµερα ISA 608 µε 2000×800  εικονοστοιχεία, η οποία 

παρουσιάζει τιµή ηλεκτρονικού θορύβου γύρω στο 900. Το στάδιο της 

επιπεδοποίησης των εικόνων είναι αρκετά διαφορετικό και για αυτό τον λόγο θα 

αναφερθεί λεπτοµερώς παρακάτω. 
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Εικ Α.10  Παράδειγµα εικόνας ηλεκτρονικού θορύβου στα φάσµατα. 

 

Α.2.2.1 Επιπεδοποίηση φασµάτων  

Όπως αναφέρθηκε και στην περίπτωση των εικόνων, τα εικονοστοιχεία δεν 

µετατρέπουν τον ίδιο αριθµό φωτονίων σε ηλεκτρόνια, επειδή δεν λαµβάνουν τον 

ίδιο αριθµό φωτονίων είτε λόγω σκόνης είτε επειδή δεν έχουν την ίδια κβαντική 

απόκριση λόγω κατασκευής.  

Στην περίπτωση των φασµάτων, το εύρος των µηκών κύµατος που καλύπτεται 

είναι από 3500 Å έως 6800 Å. Η απόκριση των εικονοστοιχείων δεν είναι σταθερή για 

όλα τα µήκη κύµατος και αυτό το επιπρόσθετο σφάλµα θα πρέπει να διορθωθεί. Στο 

διάγραµµα της εικόνας Α.11 παρουσιάζεται η µεταβολή της κβαντικής απόκρισης 

(Q.E.) σε σχέση µε το µήκος κύµατος για την κάµερα ISA 608. 

Η απόκριση της κάµερας αυτής είναι αρκετά υψηλή, της τάξεως 80% µε 90% 

για το εύρος από 4000 Å έως 8000 Å, και φθίνει πολύ γρήγορα για µήκη κύµατος 

µικρότερα από 4000 Å. 

 

 

Εικ Α.11  ∆ιάγραµµα κβαντικής απόκρισης συναρτήσει του µήκους κύµατος για την 
κάµερα ISA 608. 
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α) Εικόνες επιπεδοποίησης ουρανού  

Κατά την διάρκεια της νύχτας παρατήρησης λαµβάνονται αρκετές εικόνες 

επιπεδοποίησης για κάθε σχισµή που χρησιµοποιήθηκε, ώστε η διόρθωση να είναι 

όσο το δυνατόν ακριβέστερη. Οι εικόνες επιπεδοποίησης (sky flat) γίνονται µε 

παρατηρήσεις του ουρανού κατά την διάρκεια της δύσης ή της ανατολής του ήλιου 

(λυκόφως-λυκαυγή), έτσι ώστε να διορθωθεί η ανοµοιογένεια του φωτός που 

παρατηρείται λόγω της οπτικής διάταξης ή της ύπαρξης σκόνης στα όργανα του 

τηλεσκοπίου. Στην εικόνα Α.12 παρουσιάζονται δύο παραδείγµατα εικόνων 

επιπεδοποίησης (α) από 3500 Å έως 5400 Å και (β) από 4700 Å έως 6700 Å. 

 

   
   α)                                                               β) 

Εικ Α.12 Παράδειγµα φάσµατος επιπεδοποίησης του ουρανού στα φάσµατα για εύρος 

µήκους κύµατος (α) από 3500 A
�

 έως 5400 A
�

 και (β) από 4700 A
�

 έως 6700 A
�

. 
 

β) Εικόνες επιπεδοποίησης από λάµπα Υδραργύρου 

       Οι παραπάνω εικόνες δεν διορθώνουν την διαφορετική απόκριση που έχουν 

τα εικονοστοιχεία σε διαφορετικά µήκη κύµατος. Για τον λόγο αυτό, λαµβάνονται 

επιπλέον εικόνες επιπεδοποίησης από µία λάµπα υδραργύρου (gam flat) 

χρησιµοποιώντας ταυτόχρονα µία συσκευή που διαχέει το φως οµοιόµορφα πάνω 

στην κάµερα (diffuser). Με τις εικόνες αυτές µπορεί να διορθωθεί και η διαφορετική 

απόκριση λόγω του µήκους κύµατος. Στην εικόνα Α.13 παρουσιάζονται δύο 

παραδείγµατα εικόνας επιπεδοποίησης (α) από 3500 Å έως 5400 Å και (β) από 4700 Å 

έως 6700 Å. 

 

   
 α)                                                              β) 

Εικ Α.13 Παράδειγµα φάσµατος επιπεδοποίησης λάµπας υδραργύρου στα φάσµατα για εύρος 

µήκων κύµατος (α) από 3500 A
�

 έως 5400 A
�

 και (β) από 4700 A
�

 έως 6700 A
�

. 
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Στις παραπάνω εικόνες είναι εµφανές ότι η ένταση του φωτός δεν είναι 

οµοιόµορφη σε όλο το εύρος της κάµερας, λόγω της διαφορετικής απόκρισης των 

εικονοστοιχείων στα διαφορετικά µήκη κύµατος. Χρησιµοποιώντας το αστρονοµικό 

πακέτο IRAF δηµιουργήθηκε ένα µέσο φάσµα επιπεδοποίησης για κάθε µία σχισµή και 

κάθε εικόνα αντικειµένου (data) ή κάθε εικόνα φωτοµετρικά σταθερού αστεριού 

(stanard) τα οποία διαιρέθηκαν µε την µέση εικόνα επιπεδοποίησης ώστε να 

διορθωθούν ως προς την διαφορετικής απόκρισης των εικονοστοιχείων στα 

διαφορετικά µήκη κύµατος.   

 

Α.2.2.2 Αφαίρεση υποβάθρου του ουρανού και της κοσµικής 

ακτινοβολίας 

Το επόµενο στάδιο στην ανάλυση των φασµάτων είναι η αφαίρεση των 

κοσµικών ακτινών που προσπίπτουν πάνω στην κάµερα. Η διόρθωση αυτή γίνεται 

χρησιµοποιώντας το πακέτο IRAF, όπως ακριβώς έγινε και στις εικόνες. Στην συνέχεια 

αφαιρούνται οι γραµµές εκποµπής του ουρανού και η ένταση της ακτινοβολίας του 

ουρανού από τα φάσµατα των αντικειµένων, ώστε στο τελικό φάσµα να υπάρχει 

µόνο η πραγµατική ροή των γραµµών εκποµπής από το πλανητικό νεφέλωµα. Για την 

διαδικασία αυτή χρησιµοποιήθηκε το υπολογιστικό πακέτο IRAF. 

 

Α.2.2.3 Βαθµονόµηση των φασµάτων 

Ένα πολύ σηµαντικό στάδιο στην ανάλυση των φασµάτων είναι η 

βαθµονόµηση τους ως προς τα µήκη κύµατος. ∆ηλαδή, η αντιστοίχηση των 

εικονοστοιχείων µε τα µήκη κύµατος, για να µπορέσει να γίνει η αναγνώριση των 

γραµµών εκποµπής του φάσµατος. Η παραπάνω διαδικασία επιτυγχάνεται 

λαµβάνοντας ένα φάσµα µίας λάµπας ‘Fe – He – Ne – Ar’ (arc frame) της οποίας 

γνωρίζουµε τις γραµµές εκποµπής που εµφανίζονται στο φάσµα της. Στις εικόνες 

Α.14 (α) και (β), παρουσιάζεται ένα παράδειγµα δυσδιάστατου και µονοδιάστατου 

φάσµατος από µία τέτοια λάµπα. Χρησιµοποιώντας το µονοδιάστατο φάσµα και το 

αστρονοµικό πακέτο IRAF µπορεί κάθε εικονοστοιχείο να αντιστοιχηθεί µε το µήκος 

κύµατος.  

Η διακριτική ικανότητα (resolution) ενός φάσµατος είναι ένα πολύ σηµαντικό 

χαρακτηριστικό, ώστε να µπορεί να υπολογιστεί ξεχωριστά η ροή ενέργειας πολύ 

κοντινών γραµµών εκποµπής. Η ικανότητα διάκρισης εξαρτάται από τα όργανα που 

χρησιµοποιούνται σε συνδυασµό µε το τηλεσκόπιο.  
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Στην περίπτωση των δικών µας παρατηρήσεων, χρησιµοποιήθηκε φράγµα 

(grating) 1300 γραµµές mm-1, σε συνδυασµό µε την κάµερα τύπου ISA 608 

(2000×800 εικονοστοιχεία). Ως αποτέλεσµα η ανάλυση του φάσµατος υπολογίστηκε 

ίση µε 8 εικονοστοιχεία (ή 8 Å) και 11 εικονοστοιχεία (ή 11 Å) για την κόκκινη (4600 

– 6700 Å) και µπλε περιοχή (3600 – 5700 Å) του ηλεκτροµαγνητικού φάσµατος 

αντίστοιχα, δηλαδή ο αριθµός των εικονοστοιχείων που καλύπτουν οι γραµµές 

εκποµπής στο µισό της µέγιστης έντασής τους ( FWHM). Τα φάσµατα που πήραµε 

για την µελέτη των ΠΝ στο Γαλαξιακό σφαιροειδές είναι χαµηλής διακριτικής 

ικανότητας (low-resolution).   

 

α)  

β)  

Εικ Α.14 Παράδειγµα δυσδιάστατου (α) και µονοδιάστατου (β) φάσµατος µιας λάµπας ‘Fe 
– He – Ne – Ar’. 
 

Α.2.2.4 Φάσµα φωτοµετρικά σταθερού αστέρα 

Το τελευταίο στάδιο πριν τη εξαγωγή του τελικού φάσµατος είναι η 

µετατροπή της ροής των ηλεκτρονίων που µετράει κάθε εικονοστοιχείο σε ροή 

ενέργειας ανά µονάδα χρόνου, ανά µονάδα επιφάνειας και ανά µονάδα µήκους 

κύµατος. Παίρνοντας φάσµατα αστεριών µε γνωστή και σταθερή ροή ενέργειας (π.χ. 

HR 7596, HR 7950, HR 8634, HR 9087) είναι δυνατή η µετατροπή αυτή.  

Όπως αναφέρθηκε και στην ανάλυση των εικόνων, τα φάσµατα των αστεριών 

λαµβάνονται καθ’ όλη την διάρκεια της βραδιάς παρατήρησης και σε διαφορετικές 

θέσεις ώστε να καλυφθούν όσες περισσότερες τιµές της αέριας µάζας από 1.0 έως το 
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2.2. Αυτό γίνεται για να είναι η διόρθωση της εξασθένησης του ουρανού όσο το 

δυνατόν πιο ακριβής. 

 

Α.2.2.5 Το τελικό φάσµα ΠΝ 

Αφού γίνουν όλες οι διορθώσεις που παρουσιάστηκαν στις προηγούµενες 

παραγράφους, εξάγονται τα τελικά φάσµατα των πλανητικών νεφελωµάτων. Η 

εικόνα Α.15 δείχνει ένα παράδειγµα δυσδιάστατου φάσµατος ενός ΠΝ, στο οποίο 

είναι εύκολο να διακριθούν οι γραµµές εκποµπής [Ο ΙΙΙ] 4959 Å & 5007 Å, [Ν ΙΙ] 

6548 Å, Ηα 6563 Å, [Ν ΙΙ] 6584 Å, [S II] 6716 Å, [S II] 6731 Å.  

  

 
Εικ Α.15 Παράδειγµα δισ-διάστατου φάσµατος ενός ΠΝ. 
   

Στην συνέχεια χρησιµοποιώντας το πακέτο IRAF επιλέγεται η περιοχή µέσα 

στην οποία βρίσκεται το υπό µελέτη αντικείµενο, ώστε να δηµιουργηθεί το τελικό 

µονοδιάστατο φάσµα από το οποίο θα υπολογιστεί η ροή ενέργειας των γραµµών 

εκποµπής του ΠΝ (εικ. Α.16). 

 

 
        Εικ Α.16 Παράδειγµα µονοδιάστατου φάσµατος ενός πλανητικού νεφελώµατος. 
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 Ο υπολογισµός της ροής ενέργειας των γραµµών εκποµπής του ΠΝ αποτελεί 

το τελευταίο στάδιο στην διαδικασία  ανάλυσης των φασµάτων τους. Το φως από το 

ΠΝ διανύει µια απόσταση στον µεσοαστρικό χώρο έως ότου παρατηρηθεί στην Γη, µε 

αποτέλεσµα την εξασθένηση της έντασης του φωτός µέσω φαινοµένων 

απορρόφησης και σκέδασης από τους µεροαστρικούς κόκκους σκόνης. Η εξασθένηση 

αυτή δεν είναι ίδια σε όλα τα µήκη κύµατος του ηλεκτροµαγνητικού φάσµατος αλλά 

είναι εντονότερη στα µικρά µήκη κύµατος. Στην εικόνα Α.17 παρουσιάζεται µια 

κανονικοποιηµένη καµπύλη µεσοαστρικής εξασθένησης ως συνάρτηση του 

αντιστρόφου του µήκους κύµατος του φωτός.   

 

    

Εικ Α.17 Κανονικοποιηµένη καµπύλη µεσοαστρική εξασθένηση από το µακρινό 
υπέρυθρο (IR) έως και το υπεριώδες (UV) (Fitzpatrick 1999). 

 

 Για την διόρθωση της εξασθένησης του φωτός λόγω της µεσοαστρική ύλης 

και της ατµόσφαιρας της γης, χρησιµοποιήθηκε ο λόγος Ηα/Ηβ (Οsterbrock & Ferland 

2005) και η καµπύλη εξασθένησης του (Fitzpatrick 1999) για την περίπτωση : 

RV=Α(V)/E(B-V)=3.129. Ο συντελεστής εξασθένησης c(Hβ) βρέθηκε χρησιµοποιώντας 

την παρακάτω σχέση 

 

                            
1

0 3 4 8 2 8 5
α β

β =
F (H ) F (H )

H lo gc ( )
. .

,                 (Α.2) 

 

                                                 
29 RV ορίζεται η παράµετρος της ολικής εξασθένησης προς την εξασθένηση που παρατηρείται 

στο V (5640 Å). H παράµετρος αυτή παίρνει τιµές από 2.2 έως 5.8 µε µέση τιµή 3.1 

(Fitzpatrick 1999) 
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όπου 2.85 είναι η θεωρητική τιµή του λόγου Hα/Hβ και 0.348 είναι η λογαριθµική 

τιµή του συντελεστή εξασθένησης για τον λόγο  Hα/Hβ. Η διαφορά χρώµατος E(B-V) 

µπορεί να υπολογιστεί από την σχέση:  

 

                             ⋅ ⋅βH β 0 .4 X E ( B -V )c ( ) = (Seaton 1979),          (Α.3) 

   

όπου ο παράγοντας εξασθένησης είναι χβ=3.615 (Fitzpatrick 1999). 

 

Στην συνέχεια υπολογίζεται η ακριβής τιµή της έντασης της ακτινοβολίας του ΠΝ για 

κάθε γραµµή εκποµπής µε την σχέση 1 0 − ⋅∆ λ= o
cI I , όπου: 

 

• Ι είναι η ένταση του εξασθενηµένου φωτός λόγω της µεσοαστρικής σκόνης  

• Ιο είναι η ένταση του φωτός που θα είχε µετρηθεί αν δεν υπήρχε µεσοαστρική 

σκόνη 

• c είναι ο συντελεστής εξασθένησης  

•  ∆λ είναι η σχετική διάφορα της εξασθένησης του φωτός στο µήκος κύµατος 

λ της εκάστοτε γραµµής εκποµπής ως προς το Ηβ.  

 

Παράρτηµα Β 

 
Στο παράρτηµα αυτό παραθέτουµε του λόγους των γραµµών που χρησιµοποιούνται για 

τον υπολογισµό της πυκνότητας και της θερµοκρασίας των ηλεκτρονίων στα ΠΝ. Όπως 

φαίνεται στους παρακάτω πίνακες, υπάρχουν αρκετές γραµµές εκποµπής που 

χρησιµοποιούνται σε συγκεκριµένες περιοχές ιονισµού του ΠΝ, εξηγώντας έτσι και την 

διαφορά στις τιµές της πυκνότητας και της θερµοκρασίας. 
 

ΠΙΝΑΚΑΣ 1 ∆ιαγνωστικά της πυκνότητας των ηλεκτρονίων. 

Ιόν Ο λόγος των γραµµών Ιόν Ο λόγος των γραµµών

C II] I(2326) / I(2328) [Ne IV] I(2423) / I(2425) 

C III] I(1907) / I(1909) [Al II] I(2661) / I(2670) 

[N I] I(5198) / I(5200) [Si II] I(2335) / I(2345) 

N III] I(1749) / I(1752) Si III] I(1883) / I(1892) 
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N IV] I(1483) / I(1487) [S II] I(6716) / I(6731) 

[O II] I(3726) / I(3729) [S IV] I(1406) / I(1417) 

[O IV] I(1401) / I(1405) [Cl III] I(5517) / I(5537) 

[O V] I(1214) / I(1218) [Ar IV] I(4711) / I(4740) 

  [K V] I(6223) / I(6349) 

 

ΠΙΝΑΚΑΣ 2  ∆ιαγνωστικά της θερµοκρασίας των ηλεκτρονίων. 

Ιόν λόγος των γραµµών Ιόν λόγος των γραµµών 

[C I] I(9823+9849)/ I(8728) [Al II] I(2661+2670) / I(1671) 

[N I] I(5198+5200)/ I(10397+10407) Si III] I(1883+1892) / I(1206) 

[N II] I(6548+6583)/ I(5755) [S II] I(6716+6731) / I(4068+4076)

[O I] I(6300+6363)/ I(5577) [S III] I(9069+9532) / I(6312) 

[O II] I(3726+3729)/ I(7320+7330) [Cl III] I(5517+5537) / I(3353+3343)

[O III] I(4959+5007)/ I(4363) [Cl IV] I(7530+8045)/ I(5323) 

[Ne III] I(3869+3969)/ I(3342) [Ar III] I(7136+7751)/ I(5192) 

[Ne IV] I(2422+2425)/ I(1601+1602) [Ar IV] I(4711+4740)/ I(2854+2868) 

[Ne V] I(3426+3346)/ I(2975) [Ar V] I(6435+7006)/ I(4626) 

[Na IV] I(3242+3362)/ I(2805) [K IV] I(6102+6796)/ I(4511) 

[Na VI] I(2871+2970)/ I(2569) [K V] I(4123+4163)/ I(2515+2495) 

[Mg V] I(2783+2928)/ I(2418) [Ca V] I(5309+6087)/ I(3996) 

[Mg VII] I(2506+2626)/ I(2262) [Al II] I(2661+2670) / I(1671) 

 

Παράρτηµα Γ 
 

ΠΙΝΑΚΑΣ ΣΤΟΙΧΕΙΩΝ 

 

ΠΙΝΑΚΑΣ 3 Πίνακας των στοιχείων µε τα έργα ιονισµού τους. 

Z¹ Σύµβολο/Όνοµα Ε. Ι.² Z¹ Σύµβολο/Όνοµα Ε. Ι.² Z¹ Σύµβολο/Όνοµα Ε. Ι.² 

1 H Υδρογόνο 13.595 36 Kr Κρυπτό 13.996 71 Lu Λουτήτιο 6.150 

2 He Ήλιο 24.581 37 Rb Ρουβίδιο 4.176 72 Hf Άφνιο 7.000 

3 Li Λίθιο 5.390 38 Sr Στρόντιο 5.692 73 Ta Ταντάλιο 7.880 

4 Be Βηρύλλιο 9.320 39 Y Ύττριο 6.377 74 W Βολφράµιο 7.980 

5 B Βόριο 8.296 40 Zr Ζιρκόνιο 6.835 75 Re Ρήνιο 7.870 

6 C Άνθρακας 11.256 41 Nb Νιόβιο 6.881 76 Os Όσµιο 8.700 

7 N Άζωτο 14.545 42 Mo Μολυβδένιο 7.100 77 Ir Ιρίδιο 9.200 

8 O Οξυγόνο 13.614 43 Tc Τεχνήτιο 7.228 78 Pt Λευκόχρυσος 8.880 

9 F Φθόριο 17.418 44 Ru Ρουθήνιο 7.365 79 Au Χρυσός 9.220 

10 Ne Νέον 21.559 45 Rh Ρόδιο 7.461 80 Hg Υδράργυρος 10.434 
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11 Na Νάτριο  5.138 46 Pd Παλλάδιο 8.330 81 Tl Θάλλιο 6.106 

12 Mg Μαγνήσιο 7.644 47 Ag Άργυρος 7.574 82 Pb Μόλυβδος 7.415 

13 Al Αργίλιο 5.984 48 Cd Κάδµιο 8.991 83 Bi Βισµούθιο 7.287 

14 Si Πυρίτιο 8.149 49 In Ίνδιο 5.785 84 Po Πολώνιο 8.430 

15 P Φώσφορος 10.484 50 Sn Κασσίτερος 7.342 85 At Αστάτιο  

16 S Θείο 10.357 51 Sb Αντιµόνιο 8.639 86 Rn Ραδόνιο 10.745 

17 Cl Χλώριο 13.010 52 Te Τελλούριο 9.010 87 Fr Φράγκιο  

18 Ar Αργό 15.755 53 I Ιώδιο 10.454 88 Ra Ράδιο 5.277 

19 K Κάλιο 4.339 54 Xe Ξένο 12.127 89 Ac Ακτίνιο 6.900 

20 Ca Ασβέστιο 6.111 55 Cs Καίσιο 3.893 90 Th Θόριο  

21 Sc Σκάνδιο 6.540 56 Ba Βάριο 5.210 91 Pa Πρωτακτίνιο  

22 Ti Τιτάνιο 6.830 57 La Λανθάνιο 5.610 92 U Ουράνιο 4.000 

23 V Βανάδιο 6.740 58 Ce ∆ηµήτριο 6.540 93 Np Νεπτούνιο  

24 Cr Χρώµιο 6.760 59 Pr Πρασεοδύµιο 5.480 94 Pu Πλουτώνιο  

25 Mn Μαγγάνιο 7.432 60 Nd Νεοδύµιο 5.510 95 Am Αµερίκιο  

26 Fe Σίδηρος 7.870 61 Pm Προµήθιο  96 Cm Κιούριο  

27 Co Κοβάλτιο 7.860 62 Sm Σαµάριο 5.600 97 Bk Μπερκέλιο  

28 Ni Νικέλιο 7.633 63 Eu Ευρώπιο 5.670 98 Cf Καλιφόρνιο  

29 Cu Χαλκός 7.724 64 Gd Γαδολίνιο 6.160 99 Es Αϊνστάνιο  

30 Zn Ψευδάργυρος 9.391 65 Tb Τέρβιο 6.740 100 Fm Φέρµιο  

31 Ga Γάλλιο 6.000 66 Dy ∆υσπρόσιο 6.820 101 Mv Μεντελέβιο  

32 Ge Γερµάνιο 7.880 67 Ho Όλµιο  102 No Νοµπέλιο  

33 As Αρσενικό 9.810 68 Er Έρβιο  103 Lw Λωρένσιο  

34 Se Σελήνιο 9.750 69 Tm Θούλιο      

35 Br Βρώµιο 11.840 70 Yb Υττέρβιο 6.220     

Serway et al. 2002 

¹ Ατοµικός αριθµός.  

² Έργο ιονισµού (eV). Υπενθυµίζεται ότι η αντιστοιχία µεταξύ της ενέργειας Ε και του µήκους 

κύµατος λ ενός φωτονίου προκύπτει από τη σχέση Ε = hν = hc / λ = 12,398.54 eVÅ / λ 

(Zombeck 1990).  

 

ΟΠΤΙΚΕΣ ΓΡΑΜΜΕΣ ΕΚΠΟΜΠΗΣ ΤΩΝ ΠΛΑΝΗΤΙΚΩΝ 

ΝΕΦΕΛΩΜΑΤΩΝ 

 

ΠΙΝΑΚΑΣ 4 Οπτικές γραµµές εκποµπής των Πλανητικών Νεφελωµάτων. 

Μήκος κύµατος (Å) Σύµβολο  Όνοµα συσχετιζόµενου ιόντος / 

ατόµου 

3969 [Ne II] ΑΓ* Απλά ιονισµένο νέο 

4026 He I  Ουδέτερο ήλιο 

4072 [S II] ΑΓ Απλά ιονισµένο θείο 

4102 H Iδ  Ουδέτερο υδρογόνο 

4267 C II  Απλά ιονισµένος άνθρακας 
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4340 H Iγ  Ουδέτερο υδρογόνο 

4363 [O III] ΑΓ ∆ιπλά ιονισµένο οξυγόνο 

4388 He I  Ουδέτερο ήλιο 

4472 He I  Ουδέτερο ήλιο 

4542 He II  Απλά ιονισµένο ήλιο 

4571 [Mg I] ΑΓ Ουδέτερο Μαγνήσιο 

4686 He II  Απλά ιονισµένο ήλιο 

4740 [Ar IV] ΑΓ Τριπλά ιονισµένο αργό 

4861 H Iβ  Ουδέτερο υδρογόνο 

4922 He I  Ουδέτερο ήλιο 

4959 [O III] ΑΓ ∆ιπλά ιονισµένο οξυγόνο 

5007 [O III] ΑΓ ∆ιπλά ιονισµένο οξυγόνο 

5199 [N I] ΑΓ Ουδέτερο άζωτο 

5412 He II  Απλά ιονισµένο ήλιο 

5518 [Cl III] ΑΓ ∆ιπλά ιονισµένο χλώριο 

5538 [Cl III] ΑΓ ∆ιπλά ιονισµένο χλώριο 

5577 [O I] ΑΓ Ουδέτερο οξυγόνο 

5754 [N II] ΑΓ Απλά ιονισµένο άζωτο 

5876 He I  Ουδέτερο ήλιο 

6300 [O I] ΑΓ Ουδέτερο οξυγόνο 

6312 [S III] ΑΓ ∆ιπλά ιονισµένο θείο 

6364 [O I] ΑΓ Ουδέτερο οξυγόνο 

6435 [Ar V] ΑΓ Τετραπλά ιονισµένο αργό 

6548 [N II] ΑΓ Απλά ιονισµένο άζωτο 

6563 H Ια  Ουδέτερο υδρογόνο 

6583 [N II] ΑΓ Απλά ιονισµένο άζωτο 

6678 He I  Ουδέτερο ήλιο 

6716 [S II] ΑΓ Απλά ιονισµένο θείο 

6731 [S II] ΑΓ Απλά ιονισµένο θείο 

6891 He II  Απλά ιονισµένο ήλιο 

7006 [Ar V] AΓ Τετραπλά ιονισµένο αργό 

7065 He I  Ουδέτερο ήλιο 

7136 [Ar III] ΑΓ ∆ιπλά ιονισµένο αργό 

7176 He II  Απλά ιονισµένο ήλιο 

7237 [Ar IV] ΑΓ Τριπλά ιονισµένο αργό 

7263 [Ar IV] ΑΓ Τριπλά ιονισµένο αργό 
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7281 He I  Ουδέτερο ήλιο 

7325 [O II] ΑΓ Απλά ιονισµένο οξυγόνο 

Acker et al. 1989, Meinel et al. 

1975 

      * ΑΓ = απαγορευµένη γραµµή 

 

Παράρτηµα ∆ 
 

     Αστρονοµικές σταθερές (στο σύστηµα c.g.s.) 

 

ΠΙΝΑΚΑΣ 3 Αστρονοµικές σταθερές (στο σύστηµα c.g.s)*. 

Αστρονοµική µονάδα 13AU 1.49597870 10 cm= ×  

Μάζα Ηλίου 33M 1.98910 10  g= ×
�

 

Ακτίνα Ηλίου 10R 6.95990 10 cm= ×
�

 

Λαµπρότητα Ηλίου 33 1L 3.90 10  erg s-= ×
�

 

Μάζα Γης 27M 5.976 10 g⊕ = ×  

Ακτίνα Γης στον Ισηµερινό 8R 6.378 10 cm⊕ = ×  

 

 

* Τα σύµβολα �  και ⊕  που συνοδεύουν ορισµένα αστρονοµικά µεγέθη υποδηλώνουν πως τα 

µεγέθη αυτά αναφέρονται στον Ήλιο και τη Γη, αντίστοιχα. 
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