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Abstract

Nonostante il recente avvento dell’astronomia multimessaggera, la luce mantiene im-
mancabilmente il suo primato come mezzo di acquisizione delle informazioni sugli astri e
sullo spazio che li permea. Nei millenni, con la sola analisi delle onde elettromagnetiche,
siamo stati in grado di raggiungere una comprensione straordinariamente recondita degli
oggetti che popolano 1'universo. Da un semplice spettro, ¢ possibile ricavare molteplici
osservabili che, analizzate e combinate opportunamente, costituiscono le fondamenta della
nostra conoscenza astronomica. In questa tesi si discutera di concetti quali le magnitudini
e i colori, che costituiscono il primo livello di informazioni accessibili tramite lo studio
della luce. Oltre alle opportune definizioni e ai rispettivi annessi, saranno presentati una
serie di diagrammi fondati sul confronto fra tali grandezze, sia nel campo dell’astrofisica

stellare che in quello dell’astrofisica extragalattica.
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Capitolo 1

Definizioni generali e annessi

1.1 Sistemi fotometrici

1.1.1 Luce, bande, filtri

La luce, nella sua descrizione di onda elettromagnetica, ¢ caratterizzata — tra le altre cose
— dal valore della sua frequenza. A seconda di tale grandezza, essa ¢ tradizionalmente as-
sociata ad una specifica sezione dello spettro elettromagnetico. In ordine crescente: onde
radio, microonde, infrarosso, luce visibile, ultravioletto, raggi X, raggi gamma'. La stru-
mentazione — naturale o artificiale — e tipicamente in grado di osservare soltanto una parte
dello spettro elettromagnetico, che prende il nome di banda. Inoltre, ¢ possibile applicare
dei filtri che modulino la capacita di raccolta in funzione della frequenza. Idealmente, essi
permettono di discriminare tra onde comprese entro i margini di frequenza desiderati ed
onde escluse, consentendo senza alcuna modifica il passaggio delle prime ed impedendo
del tutto il passaggio delle seconde. Nelle applicazioni reali il risultato non e perfetto, ma
¢ possibile realizzare un grafico che mostri la specifica funzione di trasferimento del filtro,
definita rispetto alla frequenza come il rapporto tra segnale in uscita e segnale in ingres-
so. A partire da cio, si puo arrivare a definire un sistema fotometrico, ossia un insieme
standardizzato di filtri, che puo essere usato per studiare in maniera coerente differenti

sorgenti a differenti frequenze e con differenti strumenti.

1.1.2 1l sistema UBYV e le sue estensioni

Nel 1953, gli astronomi americani Harold Lester Johnson e William Wilson Morgan pub-
blicarono un celebre articolo sull’Astrophysical Journal [1], in cui definirono quello che
si ¢ affermato come principale sistema fotometrico dell’astronomia. Esso e costituito da
tre filtri: ultravioletto (U); blu (B); visuale (V). Per questo, & anche noto come sistema

UBV. Gia a partire dagli anni immediatamente successivi alla sua formulazione originale,

1 La separazione tra le bande non & ben determinata e spesso esse si sovrappongono parzialmente.



il sistema e stato ampliato per integrare anche le osservazioni a frequenze minori fino al-
I'infrarosso. Nel 1965 [2] erano gia diffusi i filtri R (rosso), I (infrarosso), J, K, L e nel 1966
Johnson — pioniere nel campo dell’astronomia infrarossa — estese il suo sistema includendo
le nuove bande. Dieci anni piu tardi, nel 1976, il sudafricano Alan William James Cousins
stabili un suo sistema fotometrico a basse frequenze, definendo con precisione le bande
R ed I. Nel 1983, 'americano Arlo U. Landolt fisso gli standard per un sistema unificato
UBVRI. Sfortunatamente, i filtri a sua disposizione differivano da quelli di Cousins e que-
sto causo delle divergenze tra le osservazioni condotte in America ed in Europa rispetto
a quelle condotte in Sudafrica, in particolare per le stelle rosse [3]. Fu solo nel 1989 che
Cousins e Menzies [4] appianarono tali divergenze fissando definitivamente i parametri del
sistema UBVRI, che tuttora e il piu utilizzato. A volte, esso viene integrato includendo
le bande infrarosse J,H,K,LL (e in certi contesti M,N) definite - nuovamente in Sudafrica -

dall’irlandese Ian Glass [3]. In tal caso, il sistema prende il nome di Johnson-Cousins-Glass

(fig. 1.1).
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Figura 1.1: Funzione di trasferimento normalizzata dei filtri del sistema UBV esteso. La

lunghezza d’onda sull’asse delle ascisse ¢ legata alla frequenza come A = ¢/v [5].

1.1.3 Altri sistemi fotometrici

Benché il sistema Johnson-Cousins-Glass sia il piu utilizzato, esso presenta un evidente
svantaggio: il margine superiore (in frequenza) del filtro U, infatti, viene spesso limitato
o modificato dalle condizioni atmosferiche, portando a significative differenze nelle misure
ottenute [3]. Inoltre, i filtri di tale sistema sono relativamente larghi, permettendo il
passaggio di un’ampia banda di frequenze. Una possibile alternativa ¢ rappresentata
dal meno comune - seppur altrettanto ben definito - sistema a quattro bande (uvby) di
Stromgren, in cui i filtri sono molto piu stretti. Infine, recentemente, si sta affermando
un nuovo sistema fotometrico, basato su un flusso di riferimento equivalente per ogni
banda, pari a 3631 Jy 2. Un esempio di questo cosiddetto sistema AB (da “absolute”) &
riscontrabile nei filtri ugriz utilizzati dalla Sloan Digital Sky Survey [6].

2 1 Jy (Jansky) = 10726 W -m=2. Hz~1



1.2 Magnitudini

1.2.1 Le origini del concetto di magnitudine

Una volta stabilite le bande di osservazione, occorre considerare una grandezza che carat-
terizzi in maniera semplice il flusso delle sorgenti osservate (ossia la quantita di energia
raccolta per unita di tempo e di superficie) in relazione al filtro usato. Storicamente, il
problema si pose in maniera pitt semplice: per lungo tempo, 'unico filtro a disposizione
fu 'occhio umano. Nell’Almagesto (II sec. d.C.), Tolomeo classifico 1022 stelle visibili da
Alessandria d’Egitto [7], dividendole in sei gruppi in funzione della loro luminosita osser-
vata. Le stelle piu luminose erano dette di “prima magnitudine”, quelle appena visibili di
“sesta magnitudine”, mentre le altre erano inserite nelle categorie intermedie. Si suppone,
ma resta tuttora una congettura, che 1'ideazione del concetto di magnitudine e relativa
suddivisione in sei categorie delle stelle siano di origine piu antica, probabilmente ad ope-
ra di Ipparco di Nicea (IT sec. a.C.), da cui Tolomeo trasse buona parte del suo catalogo

stellare.

1.2.2 La definizione moderna di magnitudine

Con i progressi in ambito anatomico del XIX secolo, divenne evidente che la risposta del-
I’'occhio umano alla luce non era lineare, bensi logaritmica. Ulteriori studi mostrarono
che le stelle di prima magnitudine apparivano luminose come circa cento volte quelle di
sesta magnitudine. Basandosi su queste considerazioni, l’astronomo inglese Norman Ro-
bert Pogson formalizzo la definizione di magnitudine stabilendo il rapporto tra i flussi di
due generiche magnitudini m ed m+1 come ’approssimazione alla prima cifra decimale
della /100, ossia 2.5. In questo modo, Pogson trasformo la magnitudine in una grandezza
continua, che e tanto minore quanto piu e grande il flusso della sorgente osservata. No-
nostante questa caratteristica controintuitiva, la magnitudine e tuttora usata molto piu
del suo equivalente lineare, ovvero il flusso, grazie alla sua semplicita ed adimensionalita.
Stabilito un oggetto che abbia un flusso Fy (e quindi una magnitudine my) di riferimento,

e possibile definire la magnitudine di un qualsiasi altro oggetto come:

F
m=mgy— 2.5 log <F> . (1.1)
0

1.2.3 Punto zero

Inizialmente, venne stabilito come oggetto di riferimento la stella Polaris, a cui venne
attribuita una magnitudine pari a +2. Tuttavia, la scelta non si rivelo felice, in quanto
nel 1911 il danese Ejnar Hertzsprung confermo la gia sospettata variabilita della stella,

classificata in seguito come Cefeide [8]. A Polaris subentro Vega, a cui venne assegnata



una magnitudine di 0 (detta “punto zero”) in qualunque banda. Anche in questo caso,
tuttavia, si presentarono dei problemi [9]. Essa, infatti, risulta caratterizzata da un ecces-
so di luminosita nell’infrarosso [10], causato presumibilmente dalla presenza di un disco
circumstellare [11] ed ha inoltre un forte gradiente di temperatura (~ 1500 K) tra il polo
e I'equatore dovuto alla rapida rotazione [12]. Pertanto, si ¢ giunti alla definitiva calibra-
zione mediante 'attribuzione — in qualunque banda — del punto zero ad un corpo nero
(par. 1.3.4) ideale simile a Vega. Un sistema alternativo ¢ il gia citato AB, nel quale a

qualsiasi frequenza viene associato un flusso costante (3631 Jy) per il relativo punto zero.

1.2.4 Somma di magnitudini

Vista la non linearita, occorre prestare attenzione nel calcolo della somma di pit magni-
tudini, che tipicamente si rende necessario nella valutazione della luminosita totale di un
sistema multiplo. In particolare, dal momento che il flusso totale ¢ Fi,; = Fi+ Fo+...+ Fy
dalla (1.1) segue:

N
Myt = —2.5 - log (Z 100.4-mi> .

=1
1.2.5 Magnitudine integrata e magnitudine superficiale

Quando si osservano sorgenti estese (ossia non puntiformi) puo essere utile introdurre i
concetti di magnitudine integrata e magnitudine superficiale. La prima viene calcolata
considerando il flusso proveniente dall’intero angolo solido contenente la sorgente, e rap-
presenta dunque la magnitudine che essa avrebbe se fosse concentrata in un unico punto.
La seconda, invece, ¢ I'analogo della brillanza superficiale e viene pertanto misurata in
mag - arcsec™? (dove mag sta per "magnitudini”). La magnitudine superficiale ¢ utile in
quanto migliore indicatore della visibilita di un oggetto. Detto Fj il flusso per unita di
superficie angolare e detta S la superficie angolare della sorgente, la relazione che lega la

magnitudine superficiale alla magnitudine integrata e:

F, F, 1
Mesyp = Mint — 2.5 - log (F ) = Myt — 2.5 log (F ) = My — 2.5+ log (E) =
tot s

= Myns + 2.5 - log(9) .

1.2.6 Magnitudine limite

Quando si intende condurre delle osservazioni astronomiche, risulta senz’altro utile cono-

scere la massima magnitudine distinguibile. Essa ¢ nota come magnitudine limite ed ¢



strettamente legata alla sensibilita dello strumento utilizzato e alla magnitudine super-
ficiale del cielo, a sua volta legata alle condizioni del luogo di osservazione. Per quanto
riguarda ’occhio umano, € possibile effettuare degli studi teorici al fine di realizzare un
modello della capacita di contrasto. In uno studio del 2014, Andrew Crumey [13] ha ri-
cavato la seguente formula empirica, che fornisce una stima della magnitudine limite in
funzione della magnitudine superficiale del cielo i e del parametro F, che varia di persona

in persona tra circa 1.4 e 2.4:

Myim = 0.3834p — 1.4400 — 2.5-log(F) . (1.2)
La magnitudine superficiale del cielo nelle migliori condizioni & di circa 21 mag-arcsec™>
e la (1.2) ¢ valida con errore inferiore a 0.01 mag entro un margine di +1 mag - arcsec™2.
Assumendo un fattore F' medio pari a 2, si ottiene una magnitudine limite di circa +6, cor-
rispondente al valore tradizionalmente accettato. Per quanto riguarda i telescopi, invece,

la magnitudine limite puo essere espressa come [14]:

mlzm:5l09<D)+N7

dove D e l'apertura dello strumento in ¢m e N e presumibilmente una costante, stimata
pari a 7.7. Si tratta comunque, come ¢ stato evidenziato [13], di una stima abbastanza

imprecisa ed ¢ pertanto valida solo in maniera indicativa.

1.2.7 Magnitudine assoluta

L’intera precedente trattazione ha riguardato il flusso proveniente dalla sorgente ricevuto in
un determinato luogo. La magnitudine e pertanto detta apparente in quanto essa dipende
dalla posizione dell’osservatore, ed in particolare dalla sua distanza dalla sorgente. Per
confrontare la luminosita reale degli oggetti, occorre quindi fornire una grandezza che sia
indipendente dalla distanza: essa prende il nome di magnitudine assoluta. Ricordando
che il flusso ricevuto a distanza d da una sorgente di luminosita L e pari a F' = ﬁ, si
definisce la magnitudine assoluta come la magnitudine apparente che la sorgente avrebbe
se si trovasse ad una distanza di 10 pc dall’osservatore®. Detto Fyq il flusso alla distanza di
10 pc e detta d la distanza reale della sorgente in parsec, la relazione che lega la magnitudine

assoluta M alla magnitudine apparente m ¢ quindi:

FlO L 47Td2 d2
M=m—25log [ =2) = m—2.5.1 - —m—25-log | ——— | =
-2y () = m-25ios (i ) = 2o

=m—5-log (%) =m—5-[log(d) — log(10)]=m +5—5-log(d) .

3 1 pc (parsec) =~ 3.0857 - 1016 m



Tale definizione, basata sulla distanza di calibrazione di 10 pc, fu stabilita dalla IAU
nel 1922 [6] ed ¢ dovuta al fatto che, in questo modo, le magnitudini assolute delle prin-
cipali sorgenti astronomiche sono contenute in un intervallo relativamente simmetrico che

contiene lo 0.

1.2.8 Magnitudine planetaria

L’arbitrarieta nella definizione di magnitudine assoluta consente, in alcuni contesti, di
considerare una diversa distanza di calibrazione. Ad esempio, viste le sue dimensioni,
nel Sistema Solare ¢ spesso utilizzato un altro tipo di magnitudine assoluta H, detta

"planetaria”. Essa si fonda sull’utilizzo di una distanza pari ad 1 UA%.

1.2.9 Estinzione atmosferica

Quando si conducono osservazioni dalla superficie terrestre, occorre considerare la pre-
senza dell’atmosfera, che riduce il flusso delle sorgenti osservate (a causa di processi di
assorbimento e diffusione). Questo fenomeno, noto come estinzione atmosferica, puo au-
mentare la magnitudine degli oggetti anche di diverse unita ed e tanto piu intenso quanto
piu e grande la distanza zenitale della sorgente. Fino a distanze zenitali di circa 60° — 70°,
I’atmosfera puo essere approssimata come uno strato piano di spessore costante. Tale
spessore viene fissato come valore unitario. Da cio segue che la luce della sorgente debba
attraversare, in funzione della sua distanza zenitale z, una distanza di:
1

= cos(?) = sec(z) .

Questa distanza e nota come "massa d’aria” e vale 1 allo zenit. Quando si osserva
ad altezze inferiori a 20° — 30°, la precedente formula non e piu efficace, a causa della
curvatura dell’atmosfera e della rifrazione. Una possibile alternativa ¢ quella fornita da

R.H. Hardie [15], che risulta valida anche ad altezze prossime all’orizzonte:

X = sec(z) — 0.0018167 - [sec(z) — 1] — 0.002875 - [sec(z) — 1]* — 0.0008083 - [sec(z) — 1]* .

Detto Fj il flusso al di fuori dell’atmosfera e assumendo che quest’ultima sia omogenea,
il flusso F' che raggiunge effettivamente la superficie & F' = Fy-e~%X, dove a ¢ una costante®
che dipende dalle condizioni atmosferiche. Da cio segue che la magnitudine di un oggetto

osservato dalla superficie terrestre vale:

1 1 UA (Unita astronomica) ~ 1.496 - 10*'m
5 1l fatto che sia costante dipende dall’assunzione che 1’atmosfera sia omogenea.



F
m =mg — 2.5 log (F) =mg— 2.5 log(e” ) =mg+2.5-a- xlog(e) =mg+ kx ,

0
dove mg e la magnitudine che I'oggetto avrebbe al di fuori dell’atmosfera. La costante £,
che dipende dalla frequenza a cui si conducono le osservazioni, nelle migliori condizioni
vale circa 0.21 nel visibile.

In generale, per ciascuna banda, & possi-

bile ricavare il valore di mg e di k durante
v, la notte di osservazione conducendo di-
o Tl verse misure della magnitudine di una
~ singola sorgente in diversi momenti (e
quindi a diverse distanze zenitali). Per
ciascuna misura e per ciascuna frequen-

za di osservazione, si identifica un pun-

Magnituidine apparente

. . \ . to sul grafico massa d’aria-magnitudine
0 1 2 3 4
Massa d'aria (X) (fig. 1.2). Quindi, i punti possono es-

sere interpolati con delle rette (una per

Figura 1.2: Tecnica delle rette di calibrazione per ogni banda di osservazione). k(v), ossia

'estinzione (esempio nelle bande B e V) [16]. . . . L

il coefficiente di estinzione alla frequenza
v, e pari al coefficiente angolare della retta corrispondente. Inoltre, estrapolando la retta
per x = 0, si ottiene il valore della magnitudine fuori atmosfera, nella relativa banda. Vale
la pena osservare che il coefficiente di estinzione varia molto rapidamente al variare della
frequenza: ad esempio, I'atmosfera ¢ in grado di estinguere molto piu facilmente il blu
rispetto al rosso. Questo ¢ il motivo per cui il Sole risulta pitt rosso al tramonto. Ci sono
inoltre frequenze che sono estinte quasi del tutto dall’atmosfera, e pertanto non possono
essere osservate da terra. Da qui una delle cause della necessita di disporre di telescopi

spaziali.

1.2.10 Estinzione interstellare

Seppur in maniera molto meno incisiva, anche il mezzo interstellare (ISM) ¢ in grado
di estinguere la luce. Tale fenomeno, causato dalla presenza di gas e polvere, fu notato
gia nel 1847 da Friedrich von Struve [17] e ben descritto da Robert Trumpler nel 1930
[18]. TI coefficiente di estinzione & in questo caso diversi ordini di grandezza piu piccolo
(ma le distanze sono invece di scala molto maggiore) e dipende fortemente dalla direzione
di osservazione (e ovviamente dalla frequenza). Entro la Via Lattea, vale in media 1-2
mag/kpc, ma ad esempio il Centro Galattico ha un’estinzione, visto dalla Terra, che puo
arrivare nel visibile a 30 magnitudini [19]. La dipendenza del coefficiente di assorbimento

dalla frequenza & inoltre causa del fenomeno dell’arrossamento interstellare (par. 1.3.3).

7



1.2.11 Magnitudine bolometrica

Fino ad ora, la magnitudine ¢ stata considerata come misura del flusso ricevuto in una
specifica banda di osservazione. Per avere una comprensione globale dell’emissione delle
sorgenti, si rende pero necessario definire una nuova grandezza, che descriva il flusso inte-
grato su tutto lo spettro elettromagnetico: la magnitudine bolometrica. Essa puo essere a
sua volta apparente o assoluta (in analogia con quanto descritto precedentemente), e con-
sente un confronto globale tra le sorgenti. Un oggetto puo essere pitt luminoso di un altro
in banda V e meno luminoso in banda B: la magnitudine bolometrica, tuttavia, permette
di stabilire in maniera oggettiva quale dei due sia pitt luminoso nel complesso. Benché la
magnitudine bolometrica sia usata da tempo, la mancanza di una normalizzazione interna-
zionale e le discrepanze nelle misure della magnitudine bolometrica del Sole hanno portato
ad incongruenze sistematiche nella catalogazione delle stelle. Pertanto, nell’agosto 2015,
la TAU ha approvato la risoluzione B2, stabilendo il punto zero della magnitudine bolo-
metrica assoluta come relativo ad una luminosita di Ly = 3.0128 - 10?® W, corrispondente
ad una magnitudine bolometrica assoluta My, o = 4.74 e apparente My, = —26.832 per
il Sole [20]. Quindi, detta L la luminosita bolometrica dell’oggetto osservato in W, si ha

che la sua magnitudine assoluta bolometrica e:

L
Mios = =25 - log( ) ~ ~2.5 - log(L) + T1.197425 .
0

1.2.12 Correzione bolometrica

Misurare il flusso integrato in tut-

to le spettro elettromagnetico e 2

spesso difficile, a causa della ne- !

cessita di disporre di moltepli- 0

ci strumenti per 'osservazione in £ ;

bande diverse e a causa dell’estin- B :3

zione atmosferica. Pertanto, sul- y

la base dei modelli stellari, viene

definita una ”correzione bolome- 5 05

trica” (BC), che consente - dal- £ o 7 CUREREREGL TR AT
la misura della magnitudine vi- 9 -05

suale (in banda V) My - di ot- -1

tenere una stima accurata del- e 98 ng T, (2')2 MEoAe A8

la magnitudine bolometrica, co-

me: Figura 1.3: Correzione bolometrica [21].

Mbol = Mv+BC .



Si noti che la correzione bolometrica dipende dalla temperatura superficiale 7' della
stella, e sara tanto piu grande quanto piu il picco di emissione e lontano in frequenza dalla
banda V (par. 1.3.5). In figura (1.3) sono riportati i risultati ottenuti, per la BC' in
funzione di T, da Eker et al. in uno studio del 2020 sulle stelle di sequenza principale con
metallicita 0.008 < Z < 0.040 [21]. Si noti che, per temperature comprese tra 5859 K e
8226 K, la correzione bolometrica risulta positiva. Eppure il flusso bolometrico non puo,
per definizione, essere minore di quello limitato alla banda V. La causa di questa apparente
contraddizione & dovuta alla differente definizione dei flussi di riferimento (punti zero) per

le due magnitudini. L’espressione ricavata empiricamente per la BC ¢ dunque:

BC =a+b-log(T)+ c-[log(T)]> +d - [log(T)]* + e - [log(T)]*,

dove:
a = —2361 £ 520, b = 2109 £ 519, ¢ = —702.0 + 194.3, d = 103.3 £ 32.23, e =
—5.686 £+ 2.001.

1.3 Colori

1.3.1 Bande e colori

La banda visibile dello spettro elettromagnetico viene tradizionalmente divisa in colori,
dal rosso (v = 430 — 480 THz) fino al violetto (v = 670 — 750 THz). E anche possibile
estendere la definizione a frequenze non percepibili dall’occhio umano (ad esempio IR o
UV). I filtri astronomici e le corrispondenti bande possono a loro volta essere omologati a
dei colori. Quando, ad esempio, si parla di magnitudine blu, si intende la magnitudine in
banda B.

1.3.2 Indici di colore

In un qualunque sistema fotometrico, & possibile definire degli ”indici di colore”. Nello
specifico, un indice di colore corrisponde alla differenza tra le magnitudini di un oggetto
misurate in due bande diverse. Gli indici di colore piu usati, sulla base del sistema UBV,
sono il B-V (uguale cioe a mp —my ) e I'U-V. In base alla moderna definizione di punto
zero per le magnitudini (par. 1.2.3), questi due indici valgono 0 per il corpo nero ideale

usato come riferimento, e sono dunque molto prossimi a 0 per stelle simili a Vega [6].



1.3.3 Eccesso di colore

A causa dell’estinzione interstellare (par. 1.2.10), la cui entita - nel visibile - aumenta
con la frequenza, I'indice di colore B-V tende ad aumentare con la distanza (effetto di
arrossamento). Scelta una sorgente e detta A, lestinzione totale in magnitudini alla

frequenza v tra la sorgente e 'osservatore, si ha che [6]:
B—-V=Mg—My+Ag—Ay=(B—V)o+Ep v,

dove (B — V) e detto colore intrinseco della sorgente e Ep_y € detto eccesso di colore.
Da studi sul mezzo interstellare [6], si & inoltre osservato che il rapporto tra 'estinzione
in banda V e 'eccesso di colore Ep_y € pressocché costante per tutte le stelle nella Via
Lattea:

1.3.4 Corpo nero

Un corpo nero ¢ definito come un oggetto che non riflette o diffonde la radiazione incidente,
ma la assorbe e riemette completamente. L’emissione di un corpo nero - perfettamente
indipendente dalla sua forma e composizione - dipende solo dalla sua temperatura, ed e
descritta dalla legge di Planck® [6]:

2 ehv/kT _ 1"

Le stelle sono alcuni tra gli oggetti che piu si avvicinano a dei corpi neri e pertanto la
loro emissione puo essere modellata con la legge di Plank. Piu precisamente, le stelle hanno
uno spettro che approssima un corpo nero nel continuo, ma che e solcato da innumerevoli
righe spettrali, causate dall’assorbimento da parte di atomi (e per le stelle piu fredde anche

molecole) presenti nell’atmosfera stellare.

1.3.5 Legge di Wien

Dalla legge di Planck, si osserva che I’emissione di due corpi neri ¢ tale per cui, a qualunque
frequenza, quello con la temperatura maggiore ha un’emissione maggiore. Graficamente,
questo e evidente in quanto le curve di Planck non si intersecano mai tra di loro. Inoltre,
il picco di emissione tende a spostarsi a frequenze maggiori all’aumentare della tempe-

ratura (fig. 1.4). Questo andamento ¢ descritto dalla legge di Wien (1893), che lega la

6 dove h & la costante di Planck, & & la costante di Boltzmann, ¢ & la velocita della luce nel vuoto.
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lunghezza d’onda .. (0 la frequenza) del picco alla temperatura. Detta b la costante

dello spostamento Wien’, si ha:

Wien ricavo la sua legge em-
piricamente, poiché non era an-
cora nota la legge di Planck (per
la quale si sarebbe dovuto atten-
dere il 1900). Infatti, conoscen-
do quest’ultima, & possibile otte-
nere la legge di Wien calcolando,
in funzione della temperatura, il
suo punto stazionario. Per quanto
riguarda le stelle, & sufficiente in-
terpolare lo spettro con una curva
di Planck e valutarne il massimo,
al fine di conoscere la temperatu-
ra alla fotosfera. Quindi, in questo
contesto, si puo affermare che co-
lore e temperatura sono due con-
cetti che si riferiscono alla stessa

grandezza.

8E+1l |~

6E+11 |~

Spectral energy density / kKJ/m2 nm

4E+11 |

2E+11 =

0 500 1000 1500 2000

Wavelength / nm

Figura 1.4: Curve di Planck per diverse temperature [22].

1.3.6 Equivalenza tra indice di colore e temperatura

Dall’espressione della legge di Planck, e inoltre possibile ricavare una relazione tra un

qualasiasi indice di colore e la temperatura del corpo nero. In questo senso, per conoscere

la T" di una stella, e sufficiente - in prima approssimazione - misurare la sua magnitudine

in due bande diverse e correggere per 'eccesso di colore (par. 1.3.3). Ad esempio, per

I'indice B-V, la temperatura in Kelvin vale [23]:

Tx4600-<

T b=128977685(51) - 1073 m - K

1 1
0.92(B V) + 1.7  092B-V) 1 0.62) ’
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Capitolo 2

Diagrammi astrofisici

2.1 Astrofisica stellare

2.1.1 Diagramma HR

Al preludio della Prima Guerra Mondiale, Ejnar Hertzsprung ed Henry Norris Russell
idearono quello che resta tuttora il piu noto ed usato diagramma dell’astrofisica stellare,
chiamato - in loro onore - diagramma HR. Esso classifica le stelle in base a due grandezze:
la temperatura di colore (ottenuta cioe dalla legge di Wien) e la luminosita (o magni-
tudine assoluta). Cio permette di evidenziare come le stelle si dispongano in specifiche
zone del diagramma, in base alla loro natura. Benché avesse lavorato con dei diagrammi
analoghi gia dalla fine del primo decennio del XX secolo, fu solo nel 1911 che Hertzsprung
rese pubblica la sua intuizione, all'interno di un articolo [24] in cui grafico - per diverse
stelle degli ammassi delle Pleiadi e delle Tadi (in due diagrammi separati, uno per ciascun
ammasso) - la magnitudine apparente rispetto al colore (piu precisamente alla lunghezza
d’onda di picco). Dal momento che le stelle di un ammasso si trovano tutte circa alla stes-
sa distanza dalla Terra, la magnitudine apparente ¢ un buon indicatore della luminosita
reale. Hertzsprung osservo che tutte le stelle delle Pleiadi si disponevano lungo una banda
relativamente stretta (la sequenza principale). Anche per le Tadi (fig. 2.1a) si evidenziava
una situazione analoga, ma esistevano alcune stelle che formavano invece un raggruppa-
mento separato rispetto alla maggioranza, avendo una luminosita molto alta rispetto al
loro colore (o temperatura). Questo effetto fu confermato - due anni piu tardi (1913) -
da Russel [25], che aveva a disposizione numerose misure di parallasse! e pote includere
molte piu stelle. Naturalmente, Russel utilizzo la magnitudine assoluta, avendo ciascuna
stella una distanza diversa (fig. 2.1b). Nel suo articolo, Russel classifico le stelle come
"nane” se si trovavano nella sequenza principale (MS?) e come ”giganti” se facevano parte

dell’altro gruppo. Russel attribui queste denominazioni ad Hertzsprung; eppure - benche

! I’angolo di parallasse di un oggetto consente di calcolare la sua distanza dalla Terra.
2 Dall’inglese Main Sequence.
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avesse evidenziato la separazione fra i due gruppi - Hertzsprung in seguito affermo: ”Mi
affretto a dire che ho evitato le espressioni gigante e nana, perché le stelle non differiscono
molto in massa, bensi in densita. Piuttosto sarebbero pit o meno gonfie” [26]. Sembra
dunque che le due definizioni debbano essere attribuite a Russel, benche il termine gigante
fosse gia stato usato da Karl Schwarzschild nel 1908 [27].
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(a) Hertzsprung [24]: diagramma (b) Eddington [28]: diagramma di Russel
delle Tadi (1911). migliorato tipograficamente (1914).

Figura 2.1: Le prime versioni del diagramma HR.

Negli anni seguenti, il diagramma fu esteso grazie alle sempre migliori osservazioni e
si evidenziarono differenti tipi di giganti ed un terzo gruppo di stelle: le nane bianche. Si
comprese inoltre che i diversi raggruppamenti rappresentavano stelle in varie fasi della loro
evoluzione® e che la densita di stelle in un certo raggruppamento ¢ strettamente legata
alla durata della corrispondente fase evolutiva. Tuttora, il diagramma HR viene usato per

studiare le tracce evolutive delle stelle, ovvero il percorso che compiono nel diagramma

3 Le Pleiadi sono stelle giovani e nessuna ha avuto il tempo di divenire una gigante ed & per questo

che nel suo diagramma Hertzsprung osservo solo la MS.
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Spectral class durante 'arco della loro vita. La

MS e la piu popolata ed e la po-

-10 00, 1000000 sizione in cui le stelle si trovano
100000  per la maggior parte della loro vi-
10000 ta. La differente posizione nella

1000 sequenza e indice della massa del-

la stella: piu una stella ¢ massic-
100
cla, tanto piu si1 trova a tempera-

10

1]

ture e luminosita maggiori e tan-

to meno lunga ¢ la sua permanen-

Absolute magnitude

0.1 za nella MS. In seguito, le stel-

Luminosity [Sun

001 le piu massicce diventano giganti,

0,001 aumentando la luminosita e raf-

freddandosi*. Infine, quasi tutte
0.0001

le stelle® terminano la loro evolu-

10000 K 5000 K 3000 K
Effective temperature zione divenendo delle nane bian-

che, stelle a temperatura interme-
Figura 2.2: 11 diagramma HR (le stelle a meno di 50 anni

dia ma bassissima luminosita®, ed
luce sono marcate con dei punti) [6].

iniziando un lento processo di raf-
freddamento. In figura (2.2) & rappresentata la versione moderna del diagramma HR.
Un’importante considerazione va fatta in merito agli effett: di selezione: nella scelta di un
campione di stelle, ¢ piu probabile che quelle piti luminose siano incluse, poiché sono ben
visibili anche a distanze maggiori. Se si realizzasse un diagramma HR con tutte le stelle
entro una certa distanza, esso sarebbe molto pit popolato nelle regioni a bassa luminosita
che in quelle ad alta [6].

2.1.2 Diagramma colore-magnitudine

Basandosi in parte su quanto fatto da Hertzsprung nel 1911, & possibile realizzare una
versione osservativa (cioe basata su dati diretti) del diagramma HR, al fine di studiare
gli ammassi stellari. In tal caso, si grafica la magnitudine apparente delle stelle rispetto
all’indice di colore (analogo alla 7' come visto nel par. 1.3.6), e il diagramma si chiama
percio colore-magnitudine. Poiche le stelle degli ammassi si formano nella stessa epoca, e

possibile ricavare I'eta dell’ammasso valutando il punto di turn-off in cui le stelle abban-

4 Un aumento di luminosita e una diminuzione di temperatura causano un aumento del raggio per via
della legge di Stefan-Boltzmann L = 47 R20T*.

5 Un’eccezione sono le stelle di massa superiore a circa 8 — 10 Mg che esplodono come supernovae,
eventualmente lasciando come resti stelle di neutroni o buchi neri.

6 Questo spiega perché furono scoperte per ultime.
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donano la MS. Inoltre, e possibile ricavare la distanza dell’ammasso, dalla considerazione
che la MS & nella stessa posizione (in termini di magnitudine assoluta) per qualunque
ammasso. Lo spostamento verticale tra un diagramma e 1’altro ¢ dunque dovuto solo alla
differente distanza [6].

2.2 Astrofisica extragalattica

2.2.1 Colori e bimodalita

Anche nel campo dell’astrofisica extragalattica, i colori forniscono importanti informazio-
ni, in quanto dipendono dal tasso di formazione stellare, dalla metallicita e dall’estinzione
da polvere. Studi recenti hanno mostrato che le galassie seguono una distribuzione bimo-
dale nel piano luminosita-colore o massa-colore (fig. 2.3). La prima regione, chiamata red
sequence ¢ composta prevalentemente da ETGs - galassie vecchie e con poca formazione
stellare (ellittiche, lenticolari) - e da una piccola percentuale di SFGs - galassie piu giovani
con alto tasso di formazione stellare (spirali, spirali barrate) - pit rosse a causa di un
sostanziale bulge o di estinzione da polvere. L’altra regione, detta blue cloud, include la
restante frazione di SFGs. La regione intermedia ¢ nota come green valley ed ¢ poco popo-
lata. La bimodalita cromatica diventa piu accentuata quando l'indice di colore adottato

comprende un filtro UV sensibile alla presenza di stelle giovani (U-B o u-r) [29].

Diagramma Massa-Colore 3.0t Early-typegalaxiesr‘ﬁ i

815

0.08

0.06

30}  Late-type galaxies 4

Redshift

r0.04

r0.02

““u-r colour

. * [-=- Relazione teorica
1.0 1 . - Dati
8.5 9.0 9.5 10.0 10.5 11.0

log(miot/Me) 90 95 100 105 11.0 115
Stellar Mass log M. (M o

Figura 2.3: Diagrammi massa-colore per le galassie. A sinistra: studio dell’autore di questa
tesi sulla base dei dati del catalogo SDSS. La relazione teorica che separa le regioni &
y = —0.495 4+ 0.25z [30]. A destra: confronto tra galassie ETGs (in alto) e SFGs (in basso) [31].
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