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У статтi представлено дослiдження рентґенiвського скупчення (kT = 5.76 ± 0.15 кеВ) Ей-
белл 13, що розташовано на вiдстанi в 400 Мпк (z = 0.0943) вiд нас. Данi про скупчення
було отримано з рентґенiвських спостережень Chandra. Для одержання повної маси скуп-
чення використано чисельне моделювання та умову гiдростатичної рiвноваги мiжгалактично-
го газу в складi скупчення. Для моделювання профiля густини темної матерiї використано
профiль Наварро–Френка–Уайта та умову сферичної симетрiї скупчення, а для дослiджен-
ня центральної частини скупчення — β-модель. У результатi отримано такi значення цiєї
моделi: β = 0.87 ± 0.07 та r0 = 134 ± 22 кпк при моделюваннi розподiлу поверхневої яск-
равостi. Для полiпшення точностi при визначеннi густини та маси скупчення Ейбелл 13 ви-
користано метод депроекцiї (DSDEPROJ) спектрiв. Отож, повна маса скупчення становила
M200 = 4.69+0.51

−0.4410
14M� для радiуса R200 = 1.51+0.41

−0.33 Мпк. Частка темної матерiї у повнiй
масi скупчення склала ∼ 90%, тодi як на долю газу припадає ∼ 10%. Варто вiдзначити, що
галактичну компоненту ми не врахували, тобто пiд словом “повна” маємо на увазi масу темної
матерiї та мiжгалактичного газу.
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I. ВСТУП

Спостереження в рентґенiвському дiапазонi є одни-
ми з найважливiших для вивчення скупчень галак-
тик. Зумовлено це тим, що основна компонента скуп-
чення — темна матерiя — може безпосередньо спо-
стерiгатися лише завдяки ґравiтацiйному лiнзуван-
ню, проте цей метод i до сьогоднi часу не дає змоги
проводити детальнi дослiдження. Тодi як за оптич-
ним випромiнюванням спостерiгається лише зоряна
речовина галактик, що мiстить малу частину (∼ 1 %)
вiд повної маси скупчення. Основна частина барiон-
ної матерiї скупчення зосередженна в гарячому мiж-
галактичному газi з температурою в декiлька кеВ, що
проявляє себе в рентґенiвському дiапазонi за рахунок
гальмiвного випромiнювання, а також у радiодiапазо-
нi за рахунок ефекту Сюняєва–Зельдовича [1, 2].

У мiжгалактичному газi скупчення виконується
умова йонiзацiйного балансу, причому основним меха-
нiзмом обмiну енргiєю є збудження та йонiзацiя елек-
тронними ударами. Практично завжди виконується
умова оптичної тонкостi плазми стосовно до власного
й зовнiшнього випромiнювання. Усе це робить досить
простим отримання теоретичних спектрiв, оскiльки
зникає необхiднiсть враховувати такi процеси, як пе-
ренос випромiнювання або фотойонiзацiя, а вiдповiд-
не програмне забезпечення досягло високого ступення
досконалостi. Використання таких моделей дає змо-
гу впевнено визначити температуру та металiчнiсть
плазми з досить хорошою статистикою [3,4].

Важливою властивiстю гальмiвного випромiнюван-
ня є те, що при температурах, якi перевищують бли-

зько 2 кеВ, свiтнiсть у м’якому рентґенi не залежить
вiд температури. Спостережний потiк випромiнюван-
ня в такому випадку визначається об’ємним iнтеґра-
лом квадрата густини плазми, а поверхнева яскра-
вiсть — iнтеґралом за променем зору,

∫

nenpdl, де ne

та np — електронна та протонна концентрацiя вiд-
повiдно. Таким чином, рентґенiвськi телескопи тепе-
рiшнього поколiння дають змогу з високою точнiстю
знайти розподiл густини гарячого мiжгалактичного
газу.

Теоретичнi оцiнки показують, що процеси встанов-
лення динамiчної рiвноваги гарячого газу зазвичай
вiдбуваються швидше, нiж рух окремих частин тем-
ної матерiї, тому для газу в кожний момент часу ви-
конується рiвняння гiдростатичної рiвноваги ∇ϕ =
−

kT
µmp

∇ρ
ρ [5]. Отже, рентґенiвськi зображення скуп-

чень можна розглядати як “фотографiю” розподiлу
ґравiтацiйного потенцiалу.

Скупчення галактик не повнiстю iзольованi вiд на-
вколишнього середовища й постiйно збiльшуються за
рахунок поглинання нової матерiї. Новi порцiї мате-
рiї поглинаються з надзвуковою швидкiстю, i тому в
зовнiшнiй частинi скупчення виникає акрецiйна удар-
на хвиля, яка умовно окреслює вiрiальний радiус —
це радiус областi скупчення, у серединi якої всi на-
прямки руху газу й темної матерiї пригнiченi i при-
близно встановлено стан рiвноваги. Рiзнi параметри
скупчення досить сильно корельованi. Так, експери-
ментально встановлена тiсна кореляцiя рентґенiвської
свiтностi й температури мiжгалактичного газу скуп-
чення, L ∼ T 2.7. Iз теоретичних мiркувань очiкується
кореляцiя вiрiальної маси скупчення та температури,
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M ∼ T 3.2. Температура є настiльки важливою харак-
теристикою, що часто про масу скупчень говорять у
термiнах температури [6].

Профiлi густини темної матерiї й мiжгалактичного
газу на великих радiусах досить пологi, ρ ∼ r−2

−r−3.
Отже, основна маса зосереджена на периферiї, тодi як
основне випромiнювання приходить iз ядра скупчен-
ня. У цьому i є основна проблема вивчення рентґенiв-
ських скупчень.

За останнi роки накопичено багато матерiалу для
вивчення скупчень у рентґенiвському дiапазонi, що
зумовлено успiшною роботою вiдразу 4 орбiтальних
обсерваторiй iз широким дiапазоном можливостей
(ROSAT, ASKA, Chandra та XMM). Обсерваторiя
ROSAT за рахунок великого поля зору, низького фо-
ну детектора та непоганої кутової роздiльної здат-
ностi чудово пiдходить для вивчення структури бли-
зьких та пошуку далеких скупчень. Телескоп AS-
CA — це перший телескоп, що мiг будувати зоб-
раження та спектри об’єктiв; його використано для
вивчення великомасштабної температурної структу-
ри близьких скупчень. Сучаснi обсерваторiї Chandra
та XMM-Newton дають змогу докладно спостерiгати
як близькi, так i далекi скупчень. У цiй працi бу-
ло використано спостереження обсерваторiї Chandra,
щоб дослiдити близьке скупчення галактик Ейбелл 13
(z = 0.0943).

Якраз точне визначення повної маси скупченнь га-
лактик є одним iз основних завдань на сьогоднi у кос-
мологiчних дослiдженнях. Оцiнити це значення ма-
си можна за допомогою аналiзу рентґенiвських влас-
тивостей мiжгалактичного газу. Ми використали рiв-

няння гiдростатичної рiвноваги та чисельне моделю-
вання, щоб визначити повну масу скупчення. Також
ми припустили, що наше скупчення має сферично-
симетричний розподiл. Метою цiєї працi є визначити
повну масу скупчення Ейбелл 13 та дослiдити iншi
фiзичнi властивостi, такi, як розподiл густини темної
матерiї та газу, розподiл температури та iншi.

У роздiлi 2 подано методи обробки рентґенiвських
даних обсерваторiї Chandra, описано метод депроекцiї
спектрiв та отримання розподiлу температури скуп-
чення. У роздiлi 3 представлено математичнi методи
обрахунку повної маси скупчення на основi чисельно-
го моделювання, профiлю Наварро–Френка–Уайта та
β-моделi. У роздiлах 4 та 5 обговорено та узагальнено
результати всiєї роботи, вiдповiдно.

У статтi використано такi космологiчнi параметри:
H0 = 73 км с−1 Мпк−1, Ωm = 0.27 та ΩΛ = 0.73.

II. ОБРОБКА ДАНИХ

Ейбелл 13 є рентґенiвським скупченням зi свiтнiс-
тю 8× 1043 ерґ с−1 та червоним змiщенням z=0.0943.
Спостереження цього об’єкта проведено 25 серпня
2004 року за допомогою ACIS-S iнструмента впро-
довж 56.04 ксек. Координати центра скупчення (цен-
тральної cD-галактики) за оптичними даними бази
NED становлять RA:00:13:29.7 та DEC: −19 : 30 : 05.5.
На Рис. 1 показано зображення цього скупчення. Iз
минулих дослiджень [7] установлено, що це скупчен-
ня не має потокiв охолодження.

Рис. 1. (Кольоровий онлайн) Лiворуч: рентґенiвське зображення скупчення Ейбелл 13, отримане з об-
серваторiї Chandra в дiапазонi енерґiй 0.3–10 кеВ. Праворуч: згладжене зображення скупчення Ейбелл 13
(рисунок узято з працi [7]).

На початковому етапi ми знайшли координа-
ти максимуму рентґенiвського випромiнювання:
RA:00:13:38.006 та DEC: −19 : 30 : 04.92. Отримане
зображення очищено вiд точкових джерел за допо-
могою команди wavedetect (використане програмне

забезпечення CIAO версiї 4.2) [8]. Далi зображен-
ня було розбито на концентричнi кiльця по ∼ 4000
(± 50) фотонiв у кожному. Використавши команду
specextract, ми зґенерували RMF- та ARF-файли для
побудови спектра в кожному кiльцi. Для моделюван-
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ня спектрiв ми використали програмне забезпечення
Xspec версiї 12.0. [9], точнiше MEKAL модель у сере-
довищi Xspec (ця модель розроблена [10] для опису
рентґенiвського випромiнювання вiд воднево-гелiєвої
плазми). Також ми врахували галактичне поглинан-
ня вiд цього скупчення (NH = 2.03 · 1020 см−2 [11]),
у Xspec позначається як Wabs. Детальнiше з метода-
ми обробки даних можна ознайомитись у попереднiх
статтях [12,13]. Отож, усi спектри були промодельова-
нi з використанням Wabs*MEKAL; окрiм параметра
галактичного поглинання, при моделюваннi викорис-
товували також температуру, умiст важких елементiв
(металiчнiсть), червоне змiщення та параметр Norm,
що пропорцiйний електроннiй та протоннiй концен-
трацiям. Параметри Wabs, металiчнiсть та черво-
не змiщення були замороженi (металiчнiсть вибрана
близькою до сонячної — 0.3). Вiльними були лише
температура та параметр Norm. У результатi ми от-
римали радiальний розподiл температури в обраному

дiапазонi енергiй 0.5–7.0 кеВ. Далi спектри були вiд-
корегованi з використанням методики [14].

A. Депроекцiя спектрiв кiлець

Температура, густина та металiчнiсть мiжгалак-
тичного гарячого газу є важливими параметрами для
дослiдження рiзних фiзичних процесiв, що вiдбуваю-
ться у скупченнi. Проте всi цi величини ми отримуємо
iз зображень у проекцiї, у “цилiндрах“, а депроекцiя
— це метод, що дає змогу отримати цi параметри з
3-вимiрного зображення.

Ми використали, запропонований у працi [14], ме-
тод депроекцiї, що має назву DSDEPROJ. Його ви-
користовують для сферично-симетричного випадку.
Працює вiн у такий спосiб: узявши спектр iз проек-
тованого зображення кiльця, DSDEPROJ усуває ту
частину потоку, що не входить до вiдповiдного кiль-
ця. Вiзуально цей процес показано на рис. 2,

Рис. 2. Депроекцiя зображення рентґенiвського скупчення.

математично це виглядає так:

VN = (4/3)π(r2
N − r2

N−1)
3/2, (1)

тодi величина V m
N (об’єм кiльця) для m < N має ви-

раз:

V m
N = (4/3)π

(

(r2
N − r2

m−1)
3/2

− (r2
N − r2

m)3/2

− (r2
N−1 − r2

m−1)
3/2 + (r2

N−1 − r2
m)3/2

)

. (2)

Спостережний потiк F obs
m у проекцiйному rm−1 <

r < rm кiльцi є сумою потокiв вiд величин
Vm, V m

m+1, . . . , V
m
N . Якщо ми визначимо потiк iз вели-

чини Vi як fi,

F obs
m = fm +

V m
m+1

Vm+1

fm+1 + . . . +
V m

N

VN
fN

=

N
∑

i=m

V m
i

Vi
fi, (3)

припускаючи сферичну симетрiю та V i
i ≡ Vi. Ос-

кiльки величина rm−1 < r < rm поверхнi є Wm =

4/3π(r3
m − r3

m−1), то потiк у 3 – вимiрному просторi
rm−1 < r < rm буде

F 3D
m =

Wm

Vm
fm =

r3
m − r3

m−1

(r2
m − r2

m−1)
3/2

. (4)

Параметри Значення

Wabs 2.02 1̇020 см−2

kT 5.76 (± 0.15) кеВ
Z 0.29 (± 0.026) Z�

z 0.0943
χ2 297/283 d.o.f.

Таблиця. Найкращi значення параметрiв скупчення Ей-
белл 13 з використанням моделi Wabs*MEKAL.

Отриманi скореґованi спектри використано для мо-
делювання тiєю самою моделлю Wabs*MEKAL за тим
самим алґоритмом, що описаний у попередньому па-
раграфi. На рис. 3 показано розподiл температури
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скупчення Ейбелл 13 у двох випадках. Як бачимо,
метод депроекцiї дає значно менший розкид у похиб-
ках та рiвномiрнiший розподiл температури. Також
ми визначили температуру та металiчнiсть скупчен-

ня галактик у межах найбiльшого радiуса зовнiшньо-
го кiльця (r = 3′). Данi про моделювання наведенi в
таблицi.

Рис. 3. Лiворуч: розподiл температури скупчення у проекцiйному (трикутники) та депроекцiйному (кружки) ви-
падках. Праворуч: спектр для одного з кiлець скупчення Ейбелл 13 та результат моделювання з використанням
Wabs*MEKAL.

III. МАТЕМАТИЧНI МЕТОДИ

Ми використали чисельне моделювання, щоб от-
римати розподiл мiжгалактичного газу в скупченнi.
Узявши за основу метод у працях [15,16], у цiй статтi
ми не використовували припущення сталої темпера-
тури на усьому радiусi скупчення, а ввели ґрадiєнт
температури в модель. Було використанно припущен-
ня сферичної симетрiї та умову про гiдростатичну рiв-
новагу газу в складi скупчення галактик.

Для опису розподiлу густини темної матерiї ми ви-
користали профiль Наварро–Френка–Уайта [17, 18]

ρ(r) =
ρ0

( r
rs

)(1 + r
rs

)2
, (5)

де ρ0 — характерна густина темної матерiї, rs — ха-
рактеристичний радiус гало темної матерiї, а r — радi-
ус областi скупчення, для якої обчислюється густина.
Маса темної матерiї може бути виражена як

M(< r) = 4π

∫ r

0

ρ(r
′

)r
′
2dr

′

= 4πρ0r
3
s

×

[

ln

(

1 +
r

rs

)

−
r

rs + r

]

. (6)

Запишемо умову гiдростатичної рiвноваги:

∇P = −ρg∇φ(r), (7)

де P та ρg — тиск та густина газу вiдповiдно. Зазна-
чивши, що густина та тиск газу є дуже низькими, ми
можемо використати рiвняння стану iдеального газу у

виглядi P =
ρgkTg

µmp

. У результатi отримаємо рiвняння
для розподiлу газу

∇ρg

ρg
= −∇φ(r)

µmp

kTg(r)
. (8)

Узявши до уваги все сказане, отримали рiвняння
для знаходження радiального розподiлу густини газу
в складi скупчення:

M(< r) = −(kTg(r)r/Gµmp)

(

d ln ρg

d ln r
+

d ln Tg

d ln r

)

. (9)

A. β-модель

Додатково, для докладнiшого дослiдження цент-
ральної частини скупчення, ми використали β-модель
[19], щоб змоделювати профiль поверхневої яскраво-
стi. Ця модель має 2 вiльнi параметри: β — нахил
профiлю поверхневої яскравостi, а r — радiус внут-
рiшнього ядра скупчення. Центральну область роз-
бито на 9 кiлець iз товщиною кiльця ∼ 0.164′. Радiус
зовнiшнього досяг ∼ 1.5′.

IV. РЕЗУЛЬТАТИ МОДЕЛЮВАННЯ

Використавши чисельне моделювання, умову гiд-
ростатичної рiвноваги газу в скупченнi та профiль
Наварро–Френка–Уайта для розподiлу густини тем-
ної матерiї у складi скупчення, ми вiдтворили харак-
теристичнi параметри rs та ρ0 для темної матерiї з
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90% рiвнем достовiрностi. Узявши до уваги цi зна-
чення, ми промоделювали спостережуваний профiль
яскравостi нашою моделлю (див. лiворуч на рис. 5)
та отримали розподiл величин rs та ρ0. Для перевiр-
ки даних використовували χ2 тест.

Рис. 4. Профiль поверхневої яскравостi скуп-
чення Ейбелл 13 та моделювання цього розподiлу
β-моделлю.

Рис. 5. Угорi: розподiл поверхневої яскравостi (спо-
стережний — чорнi точки, модельоваий — суцiльна лi-
нiя). Внизу: область значень густини темної матерiї ρ0

та характеристичного радiуса rs з рiвнем значущостi
90% для скупчення галактик Ейбелл 13.

Для вiдтворення профiлю густини й маси темної
матерiї та мiжгалактичного газу ми використали зна-
чення параметрiв rs та ρ0 з рiвнем достовiрностi 90%.
Отриманi профiлi зображено на рис. 6. Повна ма-
са скупчення галактик Ейбелл 13 (темної матерiї й
мiжгалактичного газу, без урахування галактичного
складника) становить M200 = 4.69+0.51

−0.441014M� для
вiдповiдного радiуса R200 = 1.51+0.41

−0.33 Мпк. Радiус
R200 — це вiдстань вiд центра скупчення, у межах
якого повна густина вiдповiдає значенню критичної
густини ρc, збiльшеної в 200 разiв [20]. Значення кри-
тичної густини становить ρc = 1.335 · 10−26 кг/м3

для z=0.0943 (ρcr(z) = 3E(z)2H2
0/8πG, де E2(z) =

Ωm(1 + z)3 + ΩΛ).
Внесок кожної з компонент в повну масу для радi-

уса R200 становить: M200 = 4.31+0.20
−0.381014M� (∼ 90%

вiд повної маси), маса газу M200 = 4.18+0.26
−0.361013M�

(∼ 10% вiд повної маси скупчення).

Рис. 6. Угорi: розподiл густини темної матерiї та
газу. Внизу: розподiл маси темної матерiї та газу в
скупченнi А13.

V. ВИСНОВКИ

Для оцiнки маси скупчення галактик ми викорис-
тали данi космiчної обсерваторiї Chandra. Максимум
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рентґенiвського випромiнювання вiдповiдає галакти-
цi (iмовiрно cD) з координатами: RA:00:13:38.006 та
DEC: −19 : 30 : 04.92. Розподiл цього випромiнюван-
ня має просторову структуру з яскравим хвостом на
захiд вiд максимуму рентґенiвського випромiнювання
та слабким надлишком на пiвнiч. За рентґенiвськими
даними Chandra в цьому скупченнi не виявлено ве-
ликої кiлькостi точкових джерел, окрiм 3 масивних
галактик. Також не було знайдено жодних доказiв iс-
нування потокiв охолодження [7]. Червонi змiщення
галактик у складi Ейбелл 13 можна описати за до-
помогою бiмодального розподiлу [21]. Також у складi
скупчення не було виявлено субструктур [7].

Складна структура рентґенiвського випромiнюван-
ня двох центральних галактик указує на їхнє злит-
тя в межах скупчення й на те, що цi галактики ма-
ють значно бiльшi швидкостi порiвняно iз загальною
швидкiстю скупчення. Просторовий розподiл трьох
зазначених галактик в Ейбелл 13 указує на пiвнiчно-
захiдний — пiвденно-схiдний напрями розширення,
тобто вздовж розподiлу рентґенiвського випромiню-
вання [7].

Радiоспостереження на 610 МГц GMRT-телескопi
виявили у скупченнi Ейбелл 13 дифузне радiовипро-
мiнювання у виглядi радiо-гало, що утворилися, iмо-
вiрно пiд час злиття менших субскупчень. Лише не-
велика частина скупчень галактик має таке дифузне
радiовипромiнювання, тодi як основна частина вже
вивчених скупчень демонструє чiткi субскупчення в
мiжгалактичному середовищi. Деякi моделi дифуз-
ного випромiнювання для Ейбелл 13 показують, що
практично всi скупчення повиннi мати дифузнi дже-
рела радiовипромiнювання. Зовнiшнi ударнi хвилi ак-
рецiї пов’язанi з ниткоподiбними структурами в га-
лактиках, вони також можуть прискорювати елект-
рони до релятивiстських енерґiй, а отже, створювати
синхротронне випромiнювання в дифузних реґiонах.
Виявлення радiовипромiнювання вiд таких ниткопо-
дiбних структур важливе для розумiння походження
WHIM (warm-hot intergalactic medium), релятивiстсь-
ких електронiв та магнiтного поля в космiчному сере-
довищi [22].

Це скупчення також використовували в оптичних
дослiдженнях. У роботi Ейнасто та iн. [23] показано,
що частка сильно згрупованих рентґенiвських скуп-

чень, у тому числi й Ейбелл 13, є вищою в багатих
скупченнях та дуже багатих надскупченнях, тодi як
частка iзольованих рентґенiвських скупчень є мен-
шою, нiж для цiєї частки оптично вiдiбраних скуп-
чень. Цi результати дають пiдставу зробити висновок,
що структура Всесвiту простежується в аналогiчному
напрямку для оптичних та рентґенiвських скупчень
галактик до червоного змiщення 0.13. Це скупчення
використовували також для знаходження наступної
ґенерацiї нейтринно та гамма-променiв у скупченнях
за допомогою GLAST-телескопа й експериментiв ICE-
CUBE та Auger [24].

У цiй статтi отримано температуру скупчення, що
становить kT = 5.76 ± 0.15 кеВ. Для знаходження
повної маси скупчення використано умови сферичної
симетрiї скупчення, гiдростатичної рiвноваги газу з
потенцiалом скупчення та профiль Наварро–Френка–
Вайта для розподiлу густини темної матерiї. У ре-
зультатi знайдено, що повна маса Ейбелл 13 стано-
вить M200 = 4.69+0.51

−0.441014M�. На частку темної ма-
терiї припадає M200 = 4.31+0.20

−0.381014M� повної маси
скупчення, тодi як для мiжгалактичного газу вiдве-
дено M200 = 4.18+0.26

−0.361013M�.
Для плiпшення точностi прикiнцевих обчислень ми

використали метод депроекцiї, а при визначеннi ма-
си скупчення — ґрадiєнт температури, що також
вплинуло на точнiсть оцiнок фiзичних характеристик
скупчення Ейбелл 13.

ПОДЯКИ

Автор висловлює щиру подяку спiвробiтникам про-
екту Chandra за надану можливiсть працювати з ви-
сокоякiсними рентґенiвськими даними, органiзацiй-
ному комiтету Шостої мiжнародної конференцiї па-
м’ятi Б. Т. Бабiя за можливiсть опублiкувати руко-
пис, I. Б. Вавиловiй за кориснi зауваження та диску-
сiю i Ю. О. Зуб за технiчну пiдтримку опрацюван-
ня даних для рентґенiвського скупчення Ейбелл 13 в
iнших дiапазонах електромагнiтного спектра. Робота
виконана за часткової пiдтримки Цiльової комплекс-
ної програми з наукових космiчних дослiджень “Кос-
момiкрофiзика” НАН України.
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PHYSICAL PROPERTIES OF GALAXY CLUSTER ABELL 13
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This paper presents a study of X-ray Abell 13 (kT = 5.76 ± 0.15 keV) cluster located at the distance of
400 Mpc (z = 0.0943) from us. The data on cluster was obtained from Chandra X-ray Observatory. We used
numerical simulations and the hydrostatic equilibrium condition on the intracluster gas for determining the total
mass of the cluster. We used the Navarro–Frenk–White model and spherically symmetry assumption for modeling
the density profile of a dark matter, and also the β-model to study a central region of the cluster in detail.
As a result, the following parameters of the β-model were obtained after getting fit to the surface brightness:
β = 0.87 ± 0.07 and r0 = 134 ± 22 kpc. We used the DSDEPROJ method of deprojection for getting more
accurate parameters to determine the density profile and mass of Abell 13. Thus, the total mass of the cluster
was obtained as M200 = 4.69+0.51

−0.4410
14M� for the radius R200 = 1.51+0.41

−0.33 Mpc. The fraction of a dark matter in
the total mass is ∼ 90%, while the gas is ∼ 10%. We did not take into account the galactic component, so, the
“total” mass is the sum of masses of a dark matter and intercluster gas.
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