Alma Mater Studiorum - Universita di Bologna

Scuola di Scienze
Dipartimento di Fisica e Astronomia
Corso di Laurea magistrale in Astrofisica e Cosmologia

Studio della struttura e della cinematica
interna dell’ammasso globulare NGC 6934

Tesi di Laurea Magistrale

Presentata da: Relatore:
Roberto Curcio Chiar.ma Prof.ssa
Rubertini Barbara Lanzoni

Correlatori:

Dott.ssa Silvia Leanza
Dott.ssa Cristina Pallanca

Sessione [V
Anno Accademico 2022-2023






Abstract

Sebbene gli ammassi globulari (GCs) siano oggetto di studio dagli albori della mo-
derna ricerca astrofisica, la comprensione dei processi fisici che avvengono nelle loro
regioni interne rimane tutt’oggi limitata. Il presente lavoro di tesi e stato svilup-
pano nell’ambito di un progetto che mira a studiare la cinematica delle regioni pit
centrali dei GCs galattici. In particolare, in questo lavoro verra studiata la cinema-
tica interna del GC NGC 6934 e le sue proprieta strutturali. L’analisi cinematica
e stata svolta a partire dall’analisi degli spettri acquisiti con lo spettrografo a cam-
po integrale MUSE nella configurazione NFM, che garantisce un’elevata risoluzione
spaziale. Gli spettri MUSE sono stati estratti utilizzando il software PampelMuse,
che permette di ottenere spettri di singole stelle risolte decontaminati dalla luce
delle sorgenti vicine. Per ogni spettro e stata determinata la velocita radiale della
stella che lo ha generato e, utilizzando queste misure per un grande campione di
stelle risolte, e stato ottenuto il profilo di dispersione di velocita nelle regioni centra-
li dell’ammasso. Per investigare la struttura interna di NGC 6934 ¢ stato costruito
il suo profilo di densita proiettato dal conteggio delle singole stelle utilizzando un
catalogo HST/ACS. Eseguendo un fit simultaneo dei profili di densita e di disper-
sione di velocita con la famiglia di modelli di King sono stati determinati i seguenti
parametri strutturali: concentrazione ¢ = 1.62+3% raggio di core r, = 10.5"7]3,
raggio di meta massa 75, = 50.3" 157 e dispersione di velocita centrale oy = 5.44:0.4
km/s. Il modello di King cosi ottenuto riproduce adeguatamente sia la struttura
che la cinematica interna di NGC 6934. Inoltre, il risultato ottenuto ¢ consistente
con un profilo di dispersione di velocita costante nelle regioni interne, suggeren-
do di poter escludere la presenza di un buco nero di massa intermedia, di massa
Miygg >1.9- 103M@.
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Introduzione

Gli ammassi globulari (GCs) sono sistemi stellari autogravitanti composti da 10% —
108 stelle e sono le uniche strutture conosciute in cui i tempi scala dell’evoluzione
dinamica sono inferiori all’eta. Nonostante siano tra i sistemi stellari maggiormen-
te studiati in ambito astronomico, si sa ancora poco per quanto riguarda la loro
cinematica interna. Ad esempio, per tanto tempo, i GCs sono stati descritti da
modelli teorici come sistemi isotropi, sferici e non rotanti. Tuttavia, risultati recenti
hanno mostrato la presenza di anisotropia orbitale (Bianchini et al. 2013; Bellini
et al. 2014; Watkins et al. 2015), deviazioni dalla simmetria sferica (Chen & Chen,
2010), e rotazione interna (Bianchini et al. 2018; Kamann et al. 2018; Ferraro et al.
2018;Lanzoni et al. 2018) in molti GCs. Questi risultati dimostrano che la descri-
zione delle loro proprieta interne e stata a lungo eccessivamente semplificata.

In particolare, le regioni centrali dei GCs sono ancora poco esplorate dal punto di
vista cinematico a causa di limiti osservativi. Infatti, gli spettri a luce integrata
rischiano di essere dominati da poche sorgenti molto luminose (non permettendo
cosl di misurare la dispersione di velocita della distribuzione sottostante di stelle),
mentre ’alta densita stellare tipica di questi ambienti rende molto difficile ottenere
grandi campioni di spettri di stelle risolte. Tuttavia, sono proprio le regioni centrali
quelle piu soggette alle interazioni e ai processi dinamici piu interessanti ed intensi,
pertanto e estremamente importante riuscire studiarne le loro proprieta cinematiche.
Inoltre, studi recenti suggeriscono che i nuclei dei GCs possano essere gli ambienti
ideali ad ospitare i buchi neri di massa intermedi (Intermediate Mass Black Hole,
IMBH). La massa di questi oggetti, compresa tra 103 e 105 M, si va a collocare
in un range di masse tuttora mai osservato, compreso tra quello dei buchi neri di
origine stellare e quello dei buchi neri supermassicci (Super Massive Black Hole,
SMBH) che occupano i centri delle galassie.

Confermare 'esistenza degli IMBH sarebbe di notevole importanza per risolvere
diverse questioni aperte in vari settori dell’astrofisica moderna, come ad esempio,
I'origine e I'evoluzione dei SMBH, 'osservazione di Ultraluminous X-ray sources os-
servate in galassie esterne, e la ricerca di fonti di onde gravitazionali.
L’identificazione dei IMBH puo essere portata avanti tramite diversi metodi, tra
cui uno dei piu promettenti ¢ I'analisi del profilo di dispersione di velocita delle
stelle all’interno dei GCs. Si avra infatti, in un sistema con un IMBH centrale,
una perturbazione delle orbite stellari all’interno del raggio di influenza del buco
nero, che creera cosi una caratteristica cuspide nel profilo di dispersione di velo-
cita. L’osservazione di questo tipo di cuspide nella distribuzione di velocita stellare
rappresenterebbe quindi, un’evidenza della presenza di un IMBH nel centro di un
ammasso globulare. Tuttavia, studi di questo tipo nelle regioni centrali di GCs sono
molto complessi perché il raggio di influenza di un IMBH si estende solo entro i pri-
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mi secondi d’arco centrali richiedendo, quindi, un’elevata risoluzione angolare nelle
osservazioni.

Questo lavoro di tesi si focalizza sullo studio della cinematica delle regioni centrali
del GC NGC 6934 a partire dall’analisi delle velocita radiali di singole stelle risolte,
andandosi a collocare all’interno del progetto pit ampio MIKiS (Multi Instrument
Kinematics Survey) volto a investigare le proprieta cinematiche di un grande cam-
pione di GCs galattici. Le velocita stellari analizzate sono state ottenute da spettri
acquisiti con lo spettrografo a campo integrale MUSE del telescopio VLT di ESO,
che permette di ottenere spettri nell’intervallo di lunghezze d’onda del visibile. In
particolare, MUSE e dotato di sistemi ad ottica adattiva altamente efficienti che
permettono di raggiungere, con osservazioni da terra, risoluzioni angolari paragona-
bili a quelle dell’Hubble Space Telescope. Pertanto, MUSE & lo strumento ideale
per investigare la cinematica in regioni altamente dense come i nuclei dei GCs.

In questo lavoro di tesi verranno quindi presentati i risultati ottenuti dall’analisi dei
dati MUSE riguardanti le regioni centrali dell’ammasso globulare NGC 6934 per il
quale sono state estratte le velocita radiali delle stelle entro ~ 16” dal centro del-
I’ammasso. Questo ha reso possibile costruire il profilo di dispersione di velocita
delle regioni pitu interne di NGC 6934. Inoltre, utilizzando un catalogo fotometri-
co ottenuto da osservazioni HST, e stato possibile determinare anche il profilo di
densita proiettato di NGC 6934 dalla distribuzione delle singole stelle. Infine, il con-
fronto simultaneo dei profili di densita e dispersione di velocita con un set di modelli
di King ha permesso di ricavare i parametri strutturali e il valore di dispersione di
velocita centrale dell’ammasso.

Il risultato ottenuto ci ha permesso di trovare il modello di King che meglio rappre-
sentasse il profilo di dispersione di velocita e di calcolare un limite superiore per la
massa di un eventuale IMBH nel centro di NGC 6934.

Il lavoro di questa tesi e organizzato nel seguente modo:

e nel Capitolo 1 vengono discusse le proprieta strutturali e cinematiche degli
ammassi globulari;

e nel Capitolo 2 viene presentata la strumentazione usata per ricavare i dati
analizzati in questa tesi;

e nel Capitolo 3 vengono presentate le principali caratteristiche del target scien-
tifico e del data set osservativo a disposizione;

e nel Capitolo 4 viene descritto il metodo utilizzato per la riduzione e I'analisi dei
dati, la procedura per la determinazione delle velocita radiali e viene, infine,
anche prodotto il catalogo cinematico dell’ammasso.

e nel Capitolo 5 vengono presentati i risultati ottenuti; in particolare, vengono
determinati i profili di dispersione di velocita e di densita;

e nel Capitolo 6 viene eseguito il confronto dei profili ottenuti con i modelli
di King e con i risultati presenti in letteratura. Infine, viene presentato un
riassunto dei principali risultati ottenuti e una breve descrizione dei possibili
sviluppi futuri.






Capitolo 1

Ammassi Globulari

Gli ammassi globulari costituiscono uno dei sistemi stellari pit studiati e, tutt’og-
gi, rappresentano uno dei principali ambiti di ricerca dell’astrofisica moderna. Essi
sono al centro di molte questioni ancora senza risposta, svolgendo quindi un ruolo
fondamentale nello sviluppo della nostra comprensione dell'universo.
Recentemente, hanno attirato crescente attenzione perché rappresentano i principa-
li sistemi stellari candidati ad ospitare i buchi neri di massa intermedia (Madau &
Rees, 2001). La ricerca di IMHB nei GCs &, tuttavia, intrinsecamente limitata a
causa delle sfide legate allo studio della cinematica delle regioni centrali dei GCs.
Questo problema sara ampiamente esaminato nel corso di questa tesi. Questo capito-
lo, invece, si concentrera sulle principali caratteristiche degli ammassi globulari, con
particolare attenzione alla descrizione delle loro proprieta strutturali e cinematiche.

1.1 Proprieta generali degli ammassi globulari

I GCs sono sistemi composti da 10* — 10° stelle gravitazionalmente legate che, or-
bitando, danno vita a un sistema stellare a simmetria circa sferica le cui regioni
centrali risultano altamente dense e compatte. I GCs sono sistemi stellari estre-
mamente vecchi con eta comprese tra 10 - 13 Gyr (McLaughlin & van der Marel,
2005), paragonabili quindi a quella dell’Universo. Ad oggi sono stati identificati 157
GCs all’interno della nostra galassia (Harris 1996, 2010 edition) ma la loro presenza
e stata testimoniata anche in galassie esterne come nelle Nubi di Magellano e in
Andromeda (M31, Tamura et al., 2000).

I GCs sono sistemi stellari essenzialmente privi di gas poiché non sono in grado di
trattenere il materiale espulso dalle esplosioni delle supernovae di tipo II. Per que-
sto motivo, al loro interno risulta assente l'attivita di formazione stellare e, da un
punto di vista chimico, possono essere considerati in prima approssimazione mono-
metallici con un basso rapporto [Fe/H]. In particolare, si ha che i GCs a metallicita
pit bassa sono localizzati principalmente nell’alone galattico ([F'e/H| ~ —1.6 dex),
mentre quelli del bulge sono caratterizzati da un valore di metallicita maggiore
([Fe/H] ~ —0.6 dex; Harris 2010). La distribuzione bimodale della metallicita nei
GCs e riportata in Figura 1.1.
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Figura 1.1: Distribuzione di metallicita [Fe/H| per gli ammassi della Via Lat-
tea. Si puo notare il comportamento bimodale con picchi a [Fe/H| ~ —1.6dex e

[Fe/H] ~ —0.6 dex; (Harris 2010).

Data l'incapacita di trattenere il materiale espulso dalle supernova di tipo II,
questa differenza in metallicita viene associata alle diverse condizioni iniziali al mo-
mento della formazioni dei questi sistemi.

Assumendo che tutte le stelle presenti all’interno dei GCs siano state create da un
unico evento di formazione stellare da una singola nube molecolare, questi sistemi
posso essere considerati una buona approssimazione di popolazioni stellari semplici
(Simple Stellar Population, SSP) e, pertanto, rappresentano degli ottimi laboratori
per testare i modelli di evoluzione stellare. I modelli teorici di SSP prevedono popo-
lazioni stellari composte da stelle coeve, quindi formate tutte nello stesso momento,
ed omogenee da un punto di vista chimico (Renzini & Buzzoni, 1986). Nel caso
dei GCs, tuttavia, studi recenti hanno mostrato la presenza di popolazioni stellari
multiple caratterizzate da una diversa composizione chimica e, in particolare, uno
spread negli elementi leggeri (Carretta, E. et al. 2009; Bastian & Lardo 2018). T
GCs rimangono, in prima approssimazione, una buona rappresentazione di SSP, e
possono essere quindi considerati come tali.

Per lo studio di questi sistemi viene spesso utilizzato il diagramma Colore-Magnitudine
(Color-Magnitude Diagram, CMD) il quale mostra le diverse fasi evolutive sperimen-
tate delle stelle del’ammasso (Figura 1.2). Questo strumento risulta particolarmente
utile in quanto permette di associare quantita osservate (quali la magnitudine delle
stelle) alle diverse fasi evolutive della popolazione osservata.
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Figura 1.2: Esempio di CMD per un ammasso globulare. Sono qui indicate le
principali fasi evolutive stellari.

Esso viene comunemente diviso in varie sezioni in base ai processi di fusione che
stanno avvenendo nelle stelle. Le principali sequenze sono:

e Main Sequence (MS): in questa fase le stelle stanno bruciando idrogeno (H)
nel nucleo tramite catene protone-protone o tramite il ciclo CNO (nel caso
di stelle pitt massicce). E’ la fase piu duratura nella vita di una stella e il
tempo di permanenza in MS dipende dalla sua massa (stelle con masse piu
grandi bruciano piu in fretta ’'H, mentre stelle di piccola massa rimangono piu
tempo in MS). Questa fase termina quando nel nucleo della stella si ¢ esaurito
il bruciamento dell’H. Nel CMD questo momento coincide con il punto di

Turn-Off (TO).

e Sub Giant Branch (SGB): in questa fase le stelle stanno bruciando idrogeno in
una shell spessa. Questo processo porta all’espansione degli strati esterni ridu-
cendo cosi drasticamente la temperatura superficiale e rimanendo a luminosita
costante. Questa fase ¢ popolata da stelle con massa M, < 1.2M. Per stelle
di massa maggiore si ha invece un attraversamento molto rapido dal pumto di
TO alla fase successiva, e in questo caso si parla di Hertzsprung gap.

e Red Giant Branch (RGB): in questa fase continua il bruciamento di H in shell
sottile. In questa fase avviene inoltre il processo di dredge-up, il quale porta
in superficie il materiale processato dalle reazioni termonucleari, producendo
un rimescolamento delle abbondanze chimiche. Le fasi successive dipendono
ancor a una volta della massa delle stelle. Le stelle con M, < 0.5Mg non
sono in grado di innescare il bruciamento dell’'He ed evolvono direttamente in



nane bianche di He. Per stelle con 0.5M, < M, < 2.2M si ha un nucleo
in condizioni degeneri. Questo provoca l'innesco del bruciamento dell’He in
regime semi-esplosivo (He-flash), rimuovendo la degenerazione dal nucleo. Tale
innesco avviene quando la massa del nucleo raggiunge ~ 0.5M, producendo
percio sempre la stessa energia indipendentemente dalla massa iniziale della
stella. Il punto in cui avviene 1’'He flash e facilmente identificabile nel CMD
come tip del’RGB.

Per le stelle con M, > 2.2M, si ha I'innesco del bruciamento dell’He, in
ambiente non degenere, quando la temperatura del nucleo raggiunge il valore
di 10® K. In entrambi gli ultimi casi I'innesco delle reazioni di fusione dell’He
nel nucleo conclude la fase di RGB.

Horizontal Branch (HB): fase principale di fusione dell’He nel nucleo e di H
in shell sottile. A seconda di vari fattori (tra cui: la massa stellare, la metal-
licita 'abbondanza di He e la quantita di envelope perso per effetto del vento
stellare) le stelle si andranno a posizionare in diversi punti dell’HB. In parti-
colare, se le stelle hanno perso gran parte dell’envelope esterno si andranno
a localizzare nella regione piu calda del’lHB formando un braccio orizzontale
esteso. Se, invece, la quantita di inviluppo residua e alta, la temperatura su-
perficiale risultera inferiore e le stelle si posizionano vicino all’RGB, formando
il cosiddetto red clump. Per stelle con M, > 2.2M, si ha che la produzione
di energia interna porta la stella verso la traccia di Hayashi formando cosi il
blue-loop.

Asymptotic Giant Branch (AGB); in questa fase si ha la combustione di H
e He in doppia shell. L’interazione tra queste due shell produce fenomeni
di pulsazione a causa del loro innesco alternato, portando infine alla perdita
dell’envelope esterno e alla contrazione del nucleo. In questa fase si possono
verificare due fenomeni di dredge-up che rimescolano il materiale processato
all’interno della stella. Il prodotto finale dell’evoluzione di una stella dipen-
de, come nei casi precedenti, dalla sua massa iniziale: nel caso di stelle con
M, < 8Mg, nel nucleo non verranno raggiunte le temperature necessarie per la
fusione di elementi pit pesanti producendo cosi una nana bianca di carbonio e
ossigeno; per stelle con M, > 8M, continuera il ciclo di produzione di elementi
sempre piu pesanti fino ad arrivare alla produzione di Fe nel nucleo. Per valori
di massa del nucleo di M., ~ 1.4Mg, la pressione degli elettroni degeneri
non sara piu sufficiente a sostenere la struttura e il nucleo collassera, causando
I’esplosione della stella come supernova di tipo II. Il remnant dell’esplosione
risulta essere una stella di neutroni, se la massa iniziale della stella ¢ inferiore
a M, ~ 25M,, oppure un buco nero di tipo stellare, per masse superiori.

Uno strumento utilizzato per studiare le popolazioni stellari e la loro evoluzione
sono le isocrone. Queste sono definite come il luogo dei punti occupato da stelle
che hanno la stessa eta ma massa differente, trovandosi, quindi, in fasi evolutive
diverse. Le isocrone rappresentano quindi un’istantanea della popolazione stellare,
mentre le tracce evolutive rappresentano 1’evoluzione temporale di una stella con
una data massa. Per i sistemi stellari vecchi, come i GCs, ’andamento dell’isocrona
si approssima a quella della traccia evolutiva di una stella con massa pari a quella
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del TO, in quanto la differenza di massa tra il punto di TO e le fasi successive e
trascurabile. In particolare, il TO corrisponde, come gia descritto, al punto in cui
una stella di MS esaurisce I’H nel nucleo. Dato che il tempo impiegato dalla stella
a raggiungere il punto di TO e inversamente proporzionale alla sua massa si ha che
la massa al punto di TO decresce all’aumentare dell’eta della popolazione. Quindi,
a partire da questa corrispondenza tra eta e massa al TO, e possibile ricavare una
stima dell’eta del sistema da confronto tra CMD osservato e modelli. A questo
proposito, a fissata metallicita ([Fe/H]), viene utilizzata la seguente relazione:

logMro(t) = 7.764 — 1.338log(t) + 0.0558l0g”(t) (1.1)

dove Mo e la massa delle stelle al TO. Questa relazione risulta perd poco pratica
in quanto la Mpo non e facilmente ricavabile. Percio viene spesso utilizzata la
relazione:

log(t) = —0.52 4+ 0.37TMy 1o — 0.43Y — 0.13[Fe/H| (1.2)

che lega quantita osservabili come la magnitudine in banda V al TO (Myro) e la
composizione chimica (Y indica ’abbondanza in elio) all’eta del sistema.

1.2 Cinematica interna degli ammassi globulari

Le cinematica interna dei GCs e stata a lungo inesplorata a causa di limiti osservativi.
Questo e valido soprattutto per le regioni centrali di questi sistemi dove, a causa
dell’alta densita stellare, € molto difficile risolvere i singoli oggetti.

Tuttavia, studiare la cinematica e la dinamica di questi sistemi ¢ di fondamentale
importanza, in quanto i GCs sono gli unici sistemi stellari che, in tempi scala inferiori
ella loro eta, sperimentano gran parte dei processi di dinamica stellare conosciuti,
ovvero si definiscono sistemi collisionali.

Un sistema viene definito collisionale se il suo tempo di rilassamento a due corpi
(top) € inferiore all’eta del sistema stesso. Si definisce, a sua volta, (tg) il tempo
necessario affinché un sistema di N particelle perda completamente memoria delle
sue condizioni iniziali a causa delle continue interazioni gravitazionali tra coppie di
particelle. Viene utilizzata la seguente relazione:

O.th
l'n,N Cross

dove il termine %..,ss rappresenta il tempo di attraversamento del sistema, ovvero
il tempo scala necessario per una stella con velocita costante per attraversare il
sistema. Inserendo nella Eq. (1.3) i valori adeguati per i GCs, N ~ 10° € teross ~
105 yr, si ricava tg, ~ 0.1 Gyr che risulta notevolmente inferiore all’eta tipica di
questi sistemi. I GCs risultano quindi sistemi collisionali. Per questi sistemi si ha
che gli scambi di energia cinetica tra le particelle sono efficienti e si puo utilizzare
la distribuzione di Maxwell-Boltzmann per descrivere la distribuzione di velocita
delle stelle che li compongono. Il modello dinamico utilizzato per descrivere un
sistema che presenta in ogni punto una distribuzione in velocita di tipo Maxwelliano
e chiamato sfera isoterma. Questo modello, tuttavia, non prevede un limite di
velocita e pertanto comprende anche particelle con velocita infinita (le ali della
distribuzione Maxwelliana). Nel caso reale dei GCs, al contrario, esiste un limite

(1.3)

tgb ~

11



determinato dalla velocita di fuga del sistema. Quindi, per rappresentare questi
sistemi bisogna utilizzare dei modelli che tengano conto anche di questa limitazione.
Questo concetto e alla base dei modelli di King.

1.2.1 Modelli di King

I modelli di King (King, 1962) sono modelli dinamici sviluppati negli anni '60 per
descrivere la struttura interna dei GCs in modo piu realistico rispetto alla sfera iso-
terma. Essisono rappresentati da una distribuzione di velocita Maxwelliana troncata
a velocita prossime a quella di fuga del sistema.

Utilizzando un’approssimazione di sistema sferico e isotropo, la funzione di distri-
buzione che descrive questi modelli puo essere descritta come:

CEBle_1 E<0

§(E) = {O b (14

con o collegata alla dispersione di velocita del sistema, C' costante legata alla densita
ed E rappresenta ’energia per unita di massa, esplicitata nel seguente modo:

U2

dove il potenziale medio ¥(r) viene posto a zero a distanze pari al raggio di tronca-
mento 1 (U(r;) = 0). A questa distanza si ha che la velocita delle stelle ¢ pari alla
velocita di fuga dell’ammasso. Per distanze maggiori, E risulta positiva e le stelle
non saranno piu gravitazionalmente legate al sistema.

I modelli di King sono ampiamente usati per descrivere la struttura interna dei GCs.
Questi modelli presentano un profilo di densita proiettato caratterizzato da un an-
damento piatto nelle regioni centrali e una successiva decrescita all’aumentare della
distanza dal centro. Inoltre, i modelli di King, sono una famiglia mono-parametrica
di modelli, in quanto la loro forma ¢ unicamente determinata dal parametro adi-
mensionale WO (proporzionale al potenziale centrale) o, in modo equivalente, dal
parametro di concentrazione ¢ definito come:

¢ = log (%) (1.6)

dove r; ¢ il raggio di troncamento (o raggio mareale), ed ¢ la distanza alla quale il
potenziale gravitazionale dell’ammasso diventa meno significativo rispetto a quello
della galassia, e 7y rappresenta la grandezza scala caratteristica del modello di King
oltre la quale la densita inizia a diminuire. Pertanto il parametro ¢ ha valori maggiori
per ro piccoli rispetto alle dimensioni dell’ammasso. In Figura 1.3 e riportata una
famiglia di modelli di King con differenti valori per il parametro di concentrazione.

12



lag r/r.

Figura 1.3: Esempi di modelli di King che rappresentano la densita superficiale (f,
riportata in unita logaritmiche) in funzione della distanza dal centro (r). I valori di
f e r sono normalizzati al valore di fy, densita centrale ed r., rispettivamente. Le
curve riportate sono caretterizzate da diversi valori di Wy, mentre le frecce verticali
indicano la posizione di r; per ciascun modello. Immagine presa da (King, 1962)

Altri due parametri rappresentativi della struttura dei GCs sono il raggio di core

(re), definito come la distanza alla quale la densita proiettata ¢ uguale a meta del
valore centrale, e il raggio di meta massa (r,) che indica la distanza entro la quale
e contenuta meta della massa totale del sistema.
Infine, & importante notare che, in un GC, 'andamento del profilo di dispersione di
velocita e rappresentato dallo stesso modello di King che descrive il profilo di densita
del sistema. Infatti, sotto le assunzioni prima esposte (simmetria sferica e isotropia),
ci si aspetta che le proprieta strutturali (descritte dal profilo di densita) e quelle
cinematiche (descritte dal profilo di dispersione di velocita) siano ben rappresentate
dallo stesso modello di King.

1.2.2 Cenni sui processi dinamici

Come gia detto, i GCs sono sistemi collisionali composti da un elevato numero di
stelle, le cui interazioni causano diversi fenomeni che influenzano 1’evoluzione di-
namica dell’ammasso. Le fasi principali dell’evoluzione dinamica dei GCs sono di
seguito brevemente descritte.

L’evoluzione dinamica dei GCs inizia con una fase di rilassamento violento. Il siste-
ma passa poi in uno stato di equilibrio dinamico quasi statico (Meylan & Heggie,
1997). Successivamente, inizia la fase chiamata evoluzione secolare, la quale & do-
minata dai successivi incontri tra le stelle del sistema. I reciproci scambi di energia
cinetica tra le stelle dell’ammasso portano il sistema in uno stato di equipartizione
dell’energetica. Durante questa fase avvengono due fenomeni fondamentali: la se-
gregazione di massa e ’evaporazione. Le stelle pit massive possiedono un’energia
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cinetica maggiore e durante gli incontri con le altre stelle di massa minore tendono
a cedere energia e, rallentando, si spostano verso le regioni centrali dell’ammasso
(fenomeno della segregazione).

Contemporaneamente, le stelle meno massive acquistano energia cinetica e, nel caso
di un guadagno di energia sufficiente, possono sfuggire dal sistema (evaporazione).
Conseguenza della perdita delle stelle piu leggere ¢ il collasso del core. I GCs so-
no infatti sistemi virializzati, pertanto la perdita di energia dovuta all’evaporazione
porta, come conseguenza, alla contrazione del sistema. La contrazione, che inte-
ressa principalmente il nucleo, porta ad un aumento nella frequenza degli incontri
tra le stelle e, quindi, degli scambi di energia. Si innesca cosi un processo che si
auto-alimenta, favorendo la segregazione e di conseguenza 1’evaporazione. Questo
processo prende il nome di collasso del core.

Se non arrestato questo processo potrebbe portare alla degenerazione del sistema.
Tuttavia, alcuni studi ipotizzano che il collasso possa essere rallentato e persino in-
terrotto dalla presenza di sistemi binari stretti (Hills, 1975).

Il collasso del core ha un effetto significativo sul profilo di densita proiettato dell’
ammasso. Infatti, gli ammassi che hanno subito il collasso del core si distinguono
dagli altri proprio per la forma caratteristica del profilo di densita, come mostrato
in Figura 1.4. In questi sistemi il profilo di densita proiettato mostra una chiara
deviazione dal profilo di King nella regione centrale (entro 5”-10")dove, invece di un
andamento costante, si osserva una cuspide descritta da una legge di potenza tipo
Y. (r) o< r* dove a assume valori tra —0.5 e —1.

Circa il 15 - 20 % dei GCs mostra questo andamento del profilo di densita, dimo-
strando che sono ammassi dinamicamente evoluti che hanno subito il collasso del
core.
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Figura 1.4: Profilo di densita proiettato di M30. La distribuzione di punti neri e
perfettamente rappresentata da un modello di King mentre i punti rossi nella regione
centrale sono descritti da una legge di potenza con a ~ —0.5, mostrando 1’evidenza
del collasso del nucleo. (Ferraro et al., 2009).

1.3 IMBH negli ammassi globulari

I buchi neri di massa intermedia (Intermediate Mass Black Hole, IMBH) sono og-
getti solo teorizzati in quanto mai osservati, con masse comprese tra 10 — 10° M.
Dato il loro intervallo di massa, questi oggetti potrebbero rappresentare il tassello
mancante tra i buchi neri di origine stellare (SBH, Stellar Black Hole), con masse
inferiori a 10> My, e i buchi neri super massicci (SMBH, Super Massive Black Hole),
con masse di circa 10°M, o superiori.

Gli IMBH rappresentano una classe di oggetti di particolare interesse scientifico, in
quanto potrebbero fornire preziose informazioni riguardo i meccanismi di formazio-
ne dei SMBH presenti nel centro della maggior parte delle galassie ([Kormendy &
Richstone 1995; Kormendy & Ho 2013). T SMBH, infatti, si osservano anche a z=6,
cioe in un universo ancora giovane, nel quale si suppone non abbiano avuto il tempo
necessario per raggiungere le masse osservate solo tramite fenomeni di merging di
BH di massa stellare. Per spiegare la loro esistenza ¢ allora necessaria la presenza di
seed pitt massivi, come gli IMBH. Inoltre, gli IMBH potrebbero contribuire a spiega-
re le osservazioni di Ultraluminous X-ray sources (sorgenti ad altissima luminosita,
L, = 10" erg/s, osservate in galassie locali e spiegabili unicamente tramite oggetti
di massa elevata come i IMBH; Winter et al. 2006). Ultimo ma non meno impor-

15



tante, recentemente, gli IMBH hanno acquistato sempre piu interesse scientifico in
quanto possibili fonti di onde gravitazionali.

Gli IMBH vengono spesso ricercati all'interno dei GCs, infatti questi sistemi stellari
rappresentano gli ambienti ideali per ospitare questi oggetti peculiari. Estrapolando
la relazione di Magorrian (Figura 1.5 ), tra la massa del BH e quella della galassia
ospite (Magorrian et al., 1998), alle piccole masse, si ottiene che oggetti di massa
simile a quella attesa per gli IMBH dovrebbero essere ospitati da sistemi stellari con
massa di M = 10° — 106M,, corrispondente a quella dei GCs.

Marconi & Hunt 2003,

B i
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Figura 1.5: Relazione tra massa della galassia ospite e il SMBH nel centro della
stessa. Si puo notare come l'estrapolazione di questa relazione alle piccole masse,
suggerisca che gli IMBH possano trovarsi in sistemi con massa paragonabile a quella
dei GCs. (Marconi & Hunt, 2003).

Tale estrapolazione risulta pero incerta in quanto derivante da osservazioni in

ambienti completamente diversi da quelli presenti all’interno dei GCs. Tuttavia essa
rimane un punto di partenza per la ricerca di questi elusivi IMBH. Inoltre, diverse
teorie sui meccanismi di formazione degli IMBH suggeriscono che le zone centrali dei
GCs possano rappresentare un ambiente adatto a favorire la formazione di questi
oggetti, grazie all’alta densita e alle numerose interazioni tra le stelle.
In quanto buchi neri, gli IMBH non emettono radiazione elettromagnetica, risultan-
do cosi inosservabili direttamente. La ricerca di tali oggetti, di conseguenza, si basa
su evidenze osservative indirette, mediante lo studio degli effetti attesi nei GCs a
causa della presenza di un IMBH. Di seguito vengono brevemente riportati alcuni
di questi effetti:

e Rallentamento della segregazione di massa: a causa delle interazioni gravita-
zionali e dello scambio di energia cinetica, le stelle pit massicce tendono a
spostarsi verso il centro dell’ammasso, mentre quelle di piccola massa si muo-
vono verso 'esterno, producendo una segregazione in massa (vedi paragrafo
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1.2.2). Se non fermato questo processo tendera ad auto-alimentarsi. In questo
caso, la presenza di un IMBH centrale potrebbe rallentare questo processo in
quanto tutti gli oggetti con cui interagirebbe guadagnerebbero energia spostan-
dosi su orbite piu larghe. Questo porterebbe ad un allargamento del nucleo e
ad una riduzione della segregazione in massa nel GC (Gill et al.; 2008). Que-
sto fenomeno risulta tuttavia particolarmente difficile da studiare, in quanto
lo stesso effetto sarebbe riproducibile, come gia accennato, dalla presenza di
sistemi di stelle binarie stretti; le due casistiche risulterebbero praticamente
indistinguibili.

emissione Radio e X: la presenza di un IMBH dovrebbe generare emissione in
banda Radio (dovuta ad eventuali getti) e X (dovuta al disco di accrescimento)
qualora del materiale venisse accresciuto su di esso. Lo studio di questa emis-
sione potrebbe portare a vincoli sul valore della massa dell’oggetto compatto
che la produce (Maccarone, 2004). Tuttavia, questi fenomeni sono difficili da
osservare nei GCs in quanto sistemi privi di gas. Questo implica che i fenomeni
di accrescimento potrebbero essere dovuti solo alla cattura di stelle orbitanti
nel nucleo dell’ammasso. In questi casi ’emissione risulterebbe essere un feno-
meno transitorio difficile da osservare, rispetto ad un accrescimento costante
dovuto al gas. Risulterebbe, inoltre, difficile distinguere 1’emissione prodotta
da un eventuale IMBH da quella generata da altre sorgenti compatte come
buchi neri di massa stellare, stelle di neutroni o binarie X.

Te/Thm: il rapporto solitamente osservato tra r. (raggio di core) e rp,, (raggio
di meta massa) ¢ di ~ 0.1. Tuttavia, i fenomeni di scattering indotti dalla
presenza di un IMBH nel nucleo di un ammasso, possono portare questo valore
fino a 0.5 (Trenti et al., 2006) a causa dell’espansione delle regioni centrali. Lo
stesso fenomeno puo, pero, essere dovuto anche alla presenza di buchi neri di
massa stellare. Anche questa evidenza osservativa quindi non puo dimostrare
la presenza di un IMBH in maniera univoca.

accelerazione stellare: la presenza di un IMBH nelle regioni centrali di un GC
potrebbe causare la presenza di stelle con velocita fino a 100 km/s. L’IM-
BH sarebbe in fatti in grado, dopo aver catturato una compagna in modo da
produrre un sistema binario, di accelerare altre stelle tramite interazioni gra-
vitazionali fino a velocita ben piu elevate di quelle che ci si attenderebbe in
queste regioni. Il problema dello studio di questi oggetti con velocita anomale
e relativo al fatto che la velocita misurata dipende dall’orientamento del moto
stellare rispetto all’osservatore, motivo per cui le velocita osservate potrebbero
non corrispondere con quelle reali. E’ inoltre importante tenere in conto che lo
scatter di oggetti a velocita elevata ¢ un fenomeno abbastanza raro e difficile
da osservare, e potrebbe inoltre essere riconducile a cause diverse, come ad
esempio, la presenza di stelle di campo esterne al sistema.

profilo di densita: come gia accennato nel paragrafo 1.2.2, le interazione gra-
vitazionali tra gli oggetti presenti all’interno dei GCs portano, nel tempo,
all’incremento del valore di densita centrale e quindi al collasso del core. Allo
stesso modo, la presenza di un IMHB nelle regioni centrali di un GC, farebbe
aumentare la densita stellare e, di conseguenza, anche il numero di incontri
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ravvicinati. Questo genera una perdita di energia che porta ad un’espansione
delle regioni piu interne. La cuspide generata da questo fenomeno viene de-
scritta da una legge di potenza con esponente o > —0.3 e risulta meno ripida
rispetto a quella attesa per il collasso del nucleo (-1 < a < —0.7).

Questa cuspide interessa solo la regione all’interno del raggio di influenza del
buco nero:

GMBH

2

(1.7)

B =
o

(Heggie et al., 2007), dove G = 6.67 x 10® cm3g~'s™2 ¢ la costante di gra-
vitazione universale e o e la dispersione di velocita. Considerando un BH di
103M¢, 0 = 10 km/s e supponendo un sistema posto a distanza D = 10 kpc
si ottiene un valore di raggio di influenza dell’arco secondo. Regioni cosi cen-
trali tendono ad essere difficili da osservare a causa del forte crowding presente
nei GCs, per cui risultano necessarie osservazioni ad alta risoluzione angolare.
Anche in questo caso, la presenza di una cuspide con @ > —0.3 non ¢ con-
dizione sufficiente per confermare la presenza di un IMBH. Varie simulazioni
N-body hanno infatti dimostrato che il profilo di densita presenta la stessa
cuspide anche in fase di pre collasso del core o in presenza di frazioni di stelle
binarie superiori al 3% (Vesperini & Trenti, 2010). Bisogna inoltre sottolineare
I'importanza della conoscenza della posizione precisa del centro dell’ammas-
so, infatti un errore su questa misura puo facilmente portare alla perdita di
informazione e quindi alla produzione di profili falsati con cuspidi piu piatte
rispetto ai valori reali.

e profilo di dispersione di velocita: come gia accennato nel paragrafo 1.2, il
profilo di dispersione di velocita di un GC, come quello di densita, viene ri-
prodotto dai modelli di King. La presenza di un IMBH nelle regioni centrali
produce una deviazione dal modello di King anche in questo caso. In partico-
lare, I'influenza del IMBH produrrebbe un andamento di tipo tipo Kepleriano,
o(r) o« r~z, sulle stelle nelle regioni centrali. Questo effetto si traduce in una
cuspide entro la sfera di influenza del BH, con un raggio di influenza descritto
da Eq. (6.2) (Bahcall & Wolf, 1977). Anche in questo caso, ¢ estremamente
difficile osservare tale cuspide a causa del piccolo raggio di influenza, e sono ne-
cessarie osservazioni ad alta risoluzione. Questi aspetti verranno approfonditi
nel paragrafo 1.4

Come gia detto, nessuna di queste evidenze osservative puo, da sola, assicurare
la presenza di un IMBH e bisognerebbe percio ottenere molteplici prove osservative
a favore della presenza di questi oggetti ultra-compatti nel nucleo dei GCs.

Al fine di investigare la presenza di possibile IMHB al centro del GC NGC 6934,
in questo lavoro di tesi abbiamo ricavato il suo profilo di densita e studiato la sua
cinematica interna derivando il suo profilo di dispersione di velocita.
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1.4 Profilo di dispersione di velocita

Come precedentemente accennato, la presenza di un IMBH nelle regioni centrali di
un GC produrrebbe una cuspide nel profilo di dispersione di velocita entro il suo
raggio di influenza.

Per determinare la dispersione di velocita delle stelle in un ammasso esistono diversi
approcci. Un primo metodo e utilizzare i moti propri delle stelle nei GCs, studiando
quindi il moto delle stelle sul piano del cielo. Questo metodo ha il vantaggio di
ricavare due componenti della velocita su tre, e di ottenere misure di velocita anche
per le stelle pit deboli (quindi di piccola massa), per le quali ¢ piu difficile fare
misure spettroscopiche, e quindi ottenere dei campioni statisticamente piu grandi.
Recentemente, una vera e propria rivoluzione nello studio dei moti propri e stata
portata avanti dal satellite del’ESA GAIA (Global Astrometric Interferometer for
Astrophysics), che tuttavia ¢ limitato dall’alta densita stellare nelle regioni centrali
dei GC. Negli ultimi anni, le osservazioni multi-epoche di HST hanno permesso
I’esplorazione cinematica tramite moti propri anche delle regioni piu centrali dei
GC, grazie all’elevata risoluzione spaziale. Al contrario, il principale svantaggio
e che per 'analisi dei moti propri ¢ necessario ottenere delle osservazioni multi-
epoche, ripetute su intervalli di tempi lunghi, in modo di ricavare delle stime precise
del moto delle stelle. Risulta inoltre indispensabile un’alta precisione nella posizione
astrometrica delle stelle.

L’altro metodo consiste nello studio del moto delle stelle lungo la linea di vista,
a partire da osservazioni spettroscopiche. In questo caso,vengono utilizzate due
tecniche principali per ricavare la dispersone di velocita dell’ammasso. Un primo
approccio consiste nell’utilizzare la spettroscopia a luce integrata. Si ottiene cioe,
un unico spettro con la luce integrata di tutte le sorgenti lungo la linea di vista,
e dall’allargamento delle righe dello spettro si ricava una stima della dispersione
di velocita. Nel caso dei GCs, in cui si osservano stelle risolte, questo approccio
risente del problema del shot bias noise. La luce integrata puo essere dominata dal
contributo di poche stelle brillanti e, nel caso in cui queste brillanti abbiano velocita
radiali orientate in direzioni opposte, si osserva un allargamento fittizio delle righe
spettrali che non ¢ dovuto alla dispersione intrinseca dell’ammasso ma e dominato
dal contributo delle due brillanti. Pertanto, la misura di dispersione misurata non e
rappresentativa dell’ammasso.

Nel caso dei GCs e possibile risolvere le singole stelle, pertanto, si puo ricavare
la dispersione di velocita a partire dalla misura di velocita radiale dagli spettri
delle singole stelle, in modo da evitare lo shot bias noise. Dallo spettro di ogni
singola stella si ricava la componente della velocita lungo la linea di vista per ogni
stella, rendendo cosi possibile la stima della dispersione di velocita intrinseca del
sistema. Il limite principale di questo approccio e la difficolta di ottenere una buona
statistica, soprattutto nelle ragioni centrali altamente dense dei GCs. Pertanto,
sono necessari strumenti ad alta risoluzione spaziale e tecniche di osservazione multi-
oggetto, come la spettroscopia a campo integrale (utilizzata ad esempio da MUSE;,
che verra introdotto nel paragrafo 2.3.1). Inoltre, combinando le tre componenti
della velocita (moti propri e velocita radiale) ¢ possibile ricostruire la struttura
cinematica tridimensionale del sistema.

In generale, studiare la cinematica interna dei GCs ¢ molto complesso, soprattutto
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nelle regioni piu interne. In questo contesto, questo lavoro di tesi e stato svolto come
parte del progetto MIKiS, che ha 'obiettivo di esplorare la cinematica interna di
un vasto campione di GCs galattici, utilizzando misure di velocita lungo la linea di
vista da singole stelle. In particolare, questa tesi studia la cinematica nelle regioni
piu interne del GC NGC 6934 a partire da dati dello spettrografo a campo integrale
MUSEQVLT.
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Capitolo 2

Strumentazione

Nel seguente capitolo verra descritta la strumentazione adottata per acquisire i dati
utilizzati in questo progetto di tesi. Inizialmente verra descritta la tecnologia su cui
si basa la spettroscopia a campo integrale e in seguito verra presentata una pano-
ramica sulla struttura del Very Large Telescope (VLT), con particolare attenzione
allo strumento MUSE.

2.1 Spettroscopia a campo integrale

La spettroscopia a campo integrale consente di unire 'imaging e la spettroscopia,
portando all’acquisizione simultanea di informazioni spaziali e spettrali su tutta
I'area coperta dal campo di vista (FOV). Con questa tecnologia i dati si ottengono
sotto forma di un data cube (Figura 2.1) costituito da due coordinate spaziali, X e Y,
e una coordinata in lunghezza d’onda, Z, che rappresenta la coordinata spettrale. In
particolare, nella spettroscopia a campo integrale, ogni elemento spaziale (lungo X e
Y) del data cube viene denominato spaxel (pixel spaziale), per differenziarlo dai pixel
del rivelatore. Per ciascuno spaxel del campo di vista si ottiene uno spettro lungo
la dimensione Z, il quale viene espresso come conteggi in funzione della lunghezza
d’onda.
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Figura 2.1: Esempio di un data cube formato da due dimensioni spaziali e una
spettrale. L’ immagine viene creata riportando, per ogni slice (quindi ad ogni inter-
vallo in lunghezza d’onda) il numero di conteggi rilevati per ogni punto nello spazio.
Questo permette di ottenere contemporaneamente informazioni di tipo spaziale e
spettrale.

Le componenti principali di uno spettrografo a campo integrale sono: uno spet-
trografo e una unita a campo integrale (IFU, Integrated Field Unit). In particolare
I'IFU si occupa di raccogliere la luce proveniente da diverse sottosezioni del campo
di vista per disperderla e poi focalizzarla sul detector.

In base al tipo di configurazione ottica, esistono diverse categorie di IFU (Figura
2.2):

e Microlens Array (MLA): il FOV ¢ suddiviso da un sistema di microlenti che
collima la luce proveniente da ciascun elemento del piano focale in un punto
distinto. Da questo punto, la luce viene dispersa in lunghezza d’onda e succes-
sivamente focalizzata sul rivelatore all’interno dello spettrografo incorporato
nello strumento. Questo approccio genera uno spettro dedicato per ciascuna
microlente presente, garantendo cosi una buona copertura spaziale, a differen-
za di quella spettrale che risulta invece limitata. Lo svantaggio principale di
questa configurazione e proprio quello di ottenere un intervallo spettrale limi-
tato per evitare sovrapposizione degli spettri provenienti da regioni spaziali
adiacenti.

e Fibre ottiche: il FOV viene campionato da un sistema di fibre ottiche le quali
trasferiscono la radiazione in entrata direttamente allo spettrografo. Tramite
questo processo e possibile generare un numero di spettri uguale al numero
di fibre impiegate, le quali, essendo flessibili, garantiscono anche maggiore
maneggevolezza nella costruzione dello strumento. Spesso viene introdotto
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anche un sistema di lenti per collimare tutta la radiazione sulle fibre ottiche
dato che a causa della loro sezione circolare verrebbe persa tutta I'informazione
al di fuori del raggio delle singole fibre.

e Image-slicer: uno specchio segmentato divide il FOV in diverse strisce sottili
(slices) riflettendo la radiazione proveniente da ogni slice in direzioni diverse.
Questa radiazione viene poi raccolta da un altro sistema di specchi che la
riflette verso lo spettrografo, allineandola in modo da simulare la presenza di
una fenditura. Questa e la configurazione usata negli strumenti pitt moderni e
permette di ottenere una buona risoluzione spaziale e spettrale, dato che non
sono presenti spazi vuoti tra i segmenti dello specchio e non si ottengono spettri
sovrapposti. Inoltre, 1'utilizzo di spettri invece che delle lenti, come nelle
due configurazioni precedenti, permette di evitare fenomeni di aberrazione
cromatica.
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Figura 2.2: Vengono qui riportate in maniera schematica le tre configurazioni
ottiche per gli IFU. In alto abbiamo un esempio di ML A, nel centro vengono mostrate
le fibre ottiche e in basso si ha un image-slicer.

2.2 Ottiche adattive

I telescopi che effettuano osservazioni da Terra, a differenza di quelli spaziali, possono
osservare la radiazione incidente solo dopo che questa ha attraversato ’atmosfera.
L’osservazione sara quindi affetta da due fenomeni che ne deformeranno I'immagine
finale: la diffrazione e il seeing.

La diffrazione ¢ il fenomeno per cui una sorgente puntiforme passando per una
fenditura circolare crea un pattern di interferenza chiamato disco di Airy le cui
dimensioni sono date dalla formula:

A

6=1227 (2.1)

dove D ¢ il diametro del telescopio, A ¢ la lunghezza d’onda della radiazione inci-
dente e ¢ e chiamato limite di diffrazione. Due sorgenti si dicono risolte solo se la
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distanza angolare osservata tra di loro (alla stessa A) &€ maggiore di 26. Nel caso dei
telescopi VLT (descritti nel Cap.2.3) con diametro di 8 metri e considerando A = 2.2
nm, si ottiene 6 = 0.057".

Il seeing invece ¢ un fenomeno dovuto alla turbolenza atmosferica. Per i telescopi
da Terra questo e il fattore dominate per definire la risoluzione angolare di uno
strumento.

L’atmosfera e infatti caratterizzata da masse d’aria in movimento che causano gra-
dienti di densita e quindi indici di rifrazione diversi lungo cammini ottici diversi, il
tutto variabile nel tempo. Si avra quindi una variazione della fase del fronte d’onda
quando questo verra ad interagire con le masse d’aria e, su ripetuti incontri, esso
perdera completamente coerenza. Questo effetto tende quindi a distorcere le imma-
gini rilevate da Terra.

Per lo studio di questo fenomeno si definisce il parametro di Fried:

ro oc X/ (2.2)

dove ry e la dimensione delle masse d’aria entro la quale si puo ignorare 'effetto di
dispersione di fase sui fronti d’onda incidenti. Come si puo notare dalla Eq. (2.2),
questo parametro ¢ direttamente proporzionale alla lunghezza d’onda, per cui an-
dando a fare osservazioni a lunghezze d’onda maggiori si puo ridurre il problema del
seeing.

Pero, come gia anticipato, gli effetti dell’atmosfera sulla radiazione incidente non
sono dovuti unicamente alla presenza di queste masse d’aria ma anche ai loro
spostamenti. Si introduce quindi il tempo di coerenza:

To

. (2.3)

to ~
dove v e la velocita delle masse d’aria. Questo valore quantifica per quanto tempo
il fronte d’onda puo essere considerato invariato.
Le ottiche adattive (AO) hanno proprio l'obiettivo di correggere in tempo reale
il fronte d’onda distorto a causa della turbolenza atmosferica riducendo quindi il
seeing. Per eliminare questi effetti vengono utilizzati specchi deformabili per contro-
bilanciare in tempo reale gli effetti dovuti all’atmosfera, migliorando cosi la qualita
dell’immagine prodotta. Questi sistemi permettono ai grandi telescopi ground-based
di ottenere una risoluzione angolare il piu possibile vicino al limite di diffrazione
(Babcock, 1953) e paragonabile a quella dei telescopi spaziali. Conoscere allora gli
effetti delle condizioni atmosferiche sulla radiazione al momento dell’osservazione e
fondamentale per poter ricostruire I'immagine originale priva degli effetti del seeing.
Lo studio dell’atmosfera viene fatto tramite 1'utilizzo di una sorgente luminosa con
caratteristiche note. Andando quindi a studiare I'immagine prodotta ad un certo
istante ¢ possibile ricavare le condizioni atmosferiche per quel momento. Risulta
pero inoltre importante che la stella di riferimento e il target di interesse scientifico
siano in regioni di cielo abbastanza vicine. Questo serve per garantire che le corre-
zioni atmosferiche ricavate dal riferimento siano valide anche per il target. Dato che
non sempre ¢ disponibile una sorgente luminosa per ogni target scientifico, spesso
vengono utilizzate le Laser Guide Star (LGS), stelle artificiali create tramite un laser
(Foy & Labeyrie, 1985). Questi laser possono essere messi in prossimita di qualsiasi
sorgente fornendo cosi sempre un riferimento valido per lo studio della turbolenza
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atmosferica.

2.3 VLT

II Very large Telescope (VLT) (Figura 2.3) e una struttura gestita dall’European
Southern Observatory (ESO) facente parte dell’osservatorio del Paranal, situato nel
deserto di Atacama, in Cile. Esso ¢ costituito da quattro telescopi principali (anche
noti come Unit Telescope, UT) dotati di specchi primari con diametro di 8.2 m e
di altrettanti telescopi ausiliari mobili (AT) con specchi di 1.8 m. Questi telescopi
seguono un design di tipo Ritchey-Chretien ma la configurazione puo essere modi-
ficata in modo da utilizzare strumenti posizionati nei fuochi dei design Cassegrain
o Nasmyth a seconda dell’evenienza. Inoltre, gli UT possono essere combinati per
formare un interferometro (VLTI) in grado di acquisire immagini ad altissima riso-
luzione.

Gli strumenti presenti al VLT forniscono un’ampia copertura spettrale dall” ultravio-
letto (0.3 pum) all'infrarosso (24 um) e le osservazioni eseguite sono corrette tramite
sistemi di AO (Strobele et al. 2012; Arsenault et al. 2008) andando cosi a minimizza-
re I'influenza dell’atmosfera. Inoltre la posizione geografica scelta per la costruzione
di questo complesso garantisce un livello molto basso di inquinamento luminoso e
umidita riducendo ulteriormente gli effetti atmosferici sulle osservazioni.

Figura 2.3: Immagine di VLT all’interno dell’osservatorio del Paranal in Cile.

2.3.1 MUSE

I dati su cui si basa questo lavoro di tesi sono stati acquisiti con lo spettrografo
a campo integrale MUSE (Multi-Unit Spectroscopic Explorer) (Bacon et al.; 2010)
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montato sullo Yepun, il telescopio Nasmyth dell’UT4 del VLT situato all’osservato-
rio dell’ESO al Paranal. MUSE e costituito da una struttura modulare composta da
24 TF'U identici. Esso copre un ampio intervallo spettrale nella regione del visibile,
da 480 a 930 nm nella configurazione standard e da 465 a 930 nm in quella estesa.
MUSE ¢ disponibile in due configurazioni: Wide Field Mode (WFM) e Narrow Filed
Mode (NFM). In modalita WFM fornisce un FOV di 59.9'x60.0” con un campiona-
mento spaziale di 0.2”/pixel, una risoluzione spaziale di 0.4” a 700 nm e un potere
risolutivo che va da 1770 (480 nm) a 3590 (930 nm). Questa configurazione puo
essere integrata con il sistema di AO o puo lavorare indipendentemente.

In NFM (configurazione utilizzata per la produzione dei dati utilizzati per questo la-
voro di tesi) la copertura spaziale diminuisce, 7.5”x7.5”, a favore del campionamento
spaziale (0.025”/ pixel) e della risoluzione angolare (55 mas - 80 mas, corrisponden-
te ad una scala di circa 3 parsec alla distanza dell’ammasso della Vergine). L’alta
risoluzione angolare raggiungibile con MUSE risulta paragonabile con quella tele-
scopi spaziali come HST (~ 50 mas). Le risoluzioni qui riportate sono ottenibili
grazie all’utilizzo del modulo GALACSI che, tramite Laser Tomography Adaptive
Optics (LTAO) (cioe tramite 'utilizzo di quattro stelle guida laser e uno specchio
secondario deformabile) garantisce risoluzioni spaziali confrontabili con quelle di un
telescopio diffraction limited.

Di seguito viene riportata una breve panoramica sulle componenti principali di

MUSE:

e Fore Optics (FO): & l'insieme degli strumenti che rimodella I'immagine per
adattarla al sottosistema successivo. E’ composto da: un semplice derotatore
che compensa per la rotazione del campo, una Mode-switching unit che prepara
il FOV quando si & in modalita NFM aggiungendo sia un ingrandimento 8x
sia I’Atmospheric Dispersion Corrector (ADC) che corregge per la dispersione
atmosferica, 'TRLOS che e un sensore di fronte d’onda 2x2 Shack-Hartmann
che sfrutta l'informazione infrarossa per le correzione AO, una filter wheel in
modo da poter aggiustare la copertura spettrale in funzione delle esigenze e
infine lo Slow Guiding System (SGS) che corregge per piccoli movimenti di
campo.

e Split and relay Optics (SRO): divide il FOV MUSE in 24 canali e reindirizza
la luce verso l'entrata di ciascun IFU.

e [FUs: MUSE é composto da 24 identici IFUs che dividono il FOV in altrettanti
segmenti. All'interno di ciascuno si trova uno slicer che trasforma I'immagi-
ne 2D in 48 slices 1D (Figura 2.4) per poi collimare la radiazione verso lo
spettrografo.

e detector: MUSE infine fa utilizzo di CCD 4k x 4k con pixel da 15 um, operanti
a 163 K che raccolgono la luce uscente da ogni spettrografo.
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Figura 2.4: Esempio della procedura di produzione delle singole slit 1D che ver-
ranno passate allo spettrografo all’interno dell’'TFU di MUSE. In alto viene riportata
un’immagine presa in WFM che viene suddivisa in 24 canali ognuno di larghezza
2.5" dall’SRO. Ognuno di questi verra a sua volta diviso dallo slicer interno a ciascun
IFU in 48 slits di larghezza 0.2” producendo cosi 1152 slits tra tutti i canali. Le slits
per ogni IFU vengono quidni allineate prima di essere passate allo spettrografo per
I’analisi spettrale.
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Capitolo 3

Dataset e pre-riduzione

In questo capitolo verranno presentate le principali caratteristiche dell’ammasso glo-
bulare oggetto di studio studio in questo lavoro di tesi, NGC 6934. Verranno inoltre
descritte le osservazioni eseguite con MUSE per acquisire il set di dati analizzato in
questo lavoro, e la procedura impiegata per la pre-riduzione dei dati MUSE.

3.1 NGC 6934

11 target scientifico su cui si focalizza questo lavoro di tesi ¢ NGC 6934 (indicato anche
come Caldwell 47), un GC situato nella parte nord della costellazione del Delfino
distante circa circa 16.1 kpc dal Sole, e circa 52 kpe dal centro galattico (Hessels
et al.,; 2007). Scoperto nel 1785 dall’astronomo tedesco William Herschel, NGC 6934
presenta un’orbita altamente eccentrica (e = 0.81 come da Dinescu et al. 2001) nel
suo moto lungo la Via Lattea. La sua magnitudine apparente integrata in banda V
¢ My = 8.83! e ha una massa stimata di 2.95 x 10° M (Boyles et al., 2011). Tl
modulo di distanza e I’eccesso di colore riportati in letteratura sono, rispettivamente,
DM = 16.28 e E(B —v) = 0.1 (Harris 1996, 2010 edition). Infine, la metallicita
associata alllammasso ¢ [Fe/H] = —1.47 dex (Harris 1996, 2010 edition) con una
composizione chimica [a/Fe] = 0.4 (Marino et al., 2018).

Thttp://spider.seds.org/spider/MWGC /n6934.html
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Figura 3.1: Immagini dell’ammasso NGC 6934 presa dall’Hubble Space Telescope.

3.2 Osservazioni MUSE

Le osservazioni di NGC 6934 analizzate in questo lavoro di tesi consistono in un mo-
saico di 6 differenti puntamenti acquisiti tra Luglio e Agosto 2021 (Tabella 3.1) nelle
regioni centrali dell’ammasso globulare NGC 6934 dallo spettrografo a campo inte-
grale MUSE, nel contesto dell’ESO Large Program ID: 106.21N5.003 (PI: Ferraro)
dal titolo “What is going on in globular cluster cores? Unveiling the core kinematics
at sub-arcsec scale”. In Figura 3.2 ¢ mostra I'immagine ricostruita dei 6 puntamenti
MUSE/NFM analizzati in questo lavoro. Mentre, la regione spaziale coperta dai
campi di vista dei puntamenti MUSE all’interno dell” ammasso e riportata in Figu-
ra 3.3 dai quadrati colorati sovrapposti ad un’immagine HST. Le osservazioni sono
state eseguite con la configurazione MUSE/NFM che, coprendo un campo di vista
di 7.5” x 7.5” con un campionamento spaziale di 0.025” /pix, garantisce un’elevata
risoluzione spaziale (~ 50 mas). L’intervallo spettrale campionato copre da 475nm
a 935nm con un potere risolutivo R ~ 3000 a A ~ 8000A.

Secondo la strategia osservativa, vengono eseguite 3 esposizioni per ogni puntamento
MUSE, ognuna di 700 s di durata. Tra un’esposizione e la consecutiva viene appli-
cato un piccolo dhitering pattern (di pochi secondi d’arco) e una rotazioni di 90°
del detector. Questi accorgimenti servono a ridurre errori sistematici tra i vari IFU
e ottenere immagini pit omogenee possibili. Per le osservazioni sono state richieste
buone condizioni atmosferiche al fine di ottenere un seeing medio inferiore a 0.7”
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Campo Ra [°] Dec [°] Data UTC  Tempo Exp [s]
C 308.54854059467  7.40310772359272 21/07/2021 04:53:46 2100
C2 308.546373848955  7.40213859803997 21/07/2021 05:51:04 2100
N 308.549837672857  7.40570063322802 22/07/2021 05:22:25 1400
NN 308.546147335065  7.407133467209  17/08/2021 03:17:13 2100
S 308.549364574558  7.4010938478112 21/07/2021 06:51:26 2100
WW 308.54465197919  7.40516126847144 22/07/2021 06:09:55 2100

Tabella 3.1: Tabella riportante i nomi associati ai vari puntamenti MUSE, le
coordinare in gradi, la data di esecuzione dell’osservazione e il tempo di esposizione

relativi a ogni puntamento.

nell’arco della notte. Inoltre, ad ogni puntamento viene anche associata un’osserva-
zione del cielo con un tempo di esposizione di circa 150 s.
Ad ogni puntamento e stato assegnato un nome sulla base della sua posizione ri-
spetto al centro dell’ammasso: i campi indicati dalla lettera C fanno riferimento ai
puntamenti eseguiti nelle regioni centrali, i campi indicati con N sono associati ai
puntamenti nella regione Nord, S sta per Sud e WW sta per Ovest (vedi Figura 3.2

e Figura 3.3).

32



Figura 3.2: Immagine in banda I ricostruita per il mosaico dei puntamenti MU-
SE/NFM analizzati in questo lavoro di tesi. La croce gialla indica il la posizione del
centro dell’ammasso relativa ai puntamenti, e il cerchio rosso € centrato in esso e ha
un raggio di 10”.
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Figura 3.3: Immagine di HST di NGC 6934 con sovrapposti i campi di vista coperti
dai puntamenti MUSE con colori diversi. La croce rossa indica il centro dell’am-
masso preso dalla letteratura (Harris 1996, 2010 edition), e i due cerchi concentrici
rappresentano una distanza rispettivamente di 5” e 10” da esso.

3.3 Pre-riduzione dei dati

La preriduzione dati ¢ stata eseguita con la pipilene ESO dedicata (Weilbacher et al.
2020). Essa viene eseguita tramite una serie di recepies che permettono di correggere
i dati grezzi e di trasformarli in dati calibrati. Le recepies vengono eseguite in modo
automatico in successione, e possono essere raggruppate in alcune fasi principali:

e muse_scibasic: una serie di recepies eseguono la preriduzione base su ogni
singolo IFU separatamente. Questa fase include la correzione del flat-field
(risposta dello strumento ad una sorgente con emissione uniforme su tutto
il campo visivo), del bias (rumore creato dal readout dello strumento) e la
calibrazione in lunghezza d’onda.

e muse_scipost: diverse recepies utilizzano i dati pre-processati nello step pre-
cedente per trasformarli in quantita fisiche attraverso la calibrazione in flusso
e la calibrazione astrometrica per ogni IFU. Una recepie dedicata esegue la
sottrazione del cielo. Vine inoltre eseguita la correzione per la velocita elio-
centrica (dovuta al moto relativo della Terra attorno al Sole).
A questo punto i dati dei 24 IFUs vengono combinati insieme in un singolo
data cube per ogni esposizione.

e muse_exp_align , muse_exp_combine: come ultimo step la pipeline allinea i
datacube delle diverse esposizioni tenendo conto del dithering e della rotazione,
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e successivamente li combina insieme in un unico data cube. Viene cosi creato
il data cube finale per singolo puntamento.
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Capitolo 4

Analisi dei dati

Nel seguente capitolo verra discussa la metodologia utilizzata per ’analisi dei dati
MUSE. In particolare, viene di seguito descritta la procedura per l'estrazione degli
spettri stellari dai data cube e, successivamente, presentato il metodo per la stima
delle velocita radiali delle stelle presenti nei campi di vista MUSE per cui ¢ stato
estratto lo spettro.

4.1 Estrazione degli spettri

Per poter studiare la cinematica dell’ammasso globulare NGC 6934 tramite il suo
profilo di dispersione di velocita ¢ necessario ottenere le velocita radiali (RV) delle
stelle, le quali vengono misurate a partire dallo spettro delle singole stelle presenti
nei campi MUSE. Come gia descritto nel capitolo precedente, il dataset MUSE e
limitato alle regioni centrali dell’ammasso nelle quali risulta difficile risolvere i sin-
goli oggetti a causa della alta densita stellare. Percio, per garantire una maggiore
precisione e completezza nell’identificazione di tutte le sorgenti all’interno dei vari
campi si e fatto uso di un catalogo fotometrico di riferimento ottenuto da osser-
vazioni HST (ACS) (Sarajedini et al., 2007) nei filtri F606W e F814W. L’elevata
risoluzione spaziale di HST ci garantisce di risolvere correttamente le stelle anche
nelle regioni centrali dell’ammasso in condizioni di forte crowding. Questo catalogo
riporta per ciascun elemento: un ID che identifica univocamente 1'oggetto, le coor-
dinate RA (ascensione retta) e Dec (declinazione) espresse in gradi e la magnitudine
nei due filtri.
Il campione iniziale proposto dal catalogo HST e stato ridotto imponendo una con-
dizione in magnitudine mggi4p < 20 e selezionando solo le sorgenti entro 50” dal
centro dell’ammasso. Il taglio in distanza e stato imposto in quanto le regioni co-
perte dai puntamenti MUSE sono limitate al centro dell’ammasso, al contrario del
catalogo HST, mentre la selezione in magnitudine e stata eseguita per scartare le
sorgenti troppo deboli per poter esser analizzate nei dati MUSE. Per selezionare il
valore adeguato di magnitudine a cui tagliare ¢ stata eseguita un’analisi a campione
degli spettri di vari sorgenti (come mostrato in Figura 4.1) arrivando cosi ad una
stima di magnitudine limite per i dati MUSE di circa 20.

Sovrapponendo ai campi MUSE le region con le coordinate delle stelle selezionate
dal catalogo HST (vedi Figura 4.2), & stato eseguito un check visivo per verificare
che il match tra le sorgenti MUSE e HST fosse corretto, e che tutte le stelle visi-
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Figura 4.1: Esempio di due spettri stellari nell’ammasso NGC 6934 estratti da uno
dei data cube di MUSE. In alto viene riportato uno spettro stellare con S/N = 70
relativo ad una stella brillante. In basso viene invece riportato lo spettro di una
stella con mpgiay = 20 dove e facile notare la presenza di componente di rumore

significativa.
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bili nei campi di vista MUSE fossero presenti nel catalogo HST selezionato come
riferimento.

Figura 4.2: immagine 2D MUSE con evidenziate in verde le sorgenti identificate
tramite il catalogo HST dopo le selezioni in distanza e magnitudine sul campo C.

Garantita la corretta identificazione di tutte le sorgenti, sono stati estratti gli
spettri come descritto nel paragrafo successivo usando il software PampelMuse.

4.1.1 PampelMuse

Per estrarre gli spettri stellari dai dati MUSE e stato utilizzato il software Pampel-
Muse (Kamann et al., 2012), il quale & stato sviluppato appositamente per 'estra-
zione di spettri da data cube ottenuti tramite spettroscopia a campo integrale in
ambienti stellari particolarmente densi (quali le regioni centrali degli ammassi globu-
lari). PampelMuse infatti & in grado di eseguire un’operazione di decontaminazione
degli spettri stellari dalla luce delle sorgenti vicine e di sottrazione del background
non risolto.

Questa decontaminazione avviene tramite una procedura di PSF (Point Spread
Function) fitting, che consiste nel modellare i parametri di una funzione di PSF
al variare della lunghezza d’onda. Utilizzando questa PSF sara quindi possibile ri-
muovere il contributo di sorgenti adiacenti permettendo cosi 'estrazione di spettri
non contaminati.

Il software utilizza un file di configurazione che fornisce al programma i parametri
e le informazioni di partenza fondamentali, tra questi i principali sono: un catalogo
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fotometrico di riferimento, il data cube da cui verranno estratti gli spettri e la fun-
zione analitica della PSF che verra utilizzata per ’estrazione.

Il catalogo fotometrico di riferimento deve contenere l'identificativo delle stelle, le
loro coordinate e una magnitudine di riferimento, e deve essere il pitt completo possi-
bile in quanto PampelMuse non presenta un algoritmo di rilevamento per le sorgenti,
ma utilizza, appunto, le sorgenti presenti nel catalogo di riferimento. Le informazio-
ni contenute in questo catalogo vengono utilizzate quindi dal software per associare
le stelle ai segnali fotometrici rilevati. A questo scopo verra utilizzato il catalogo
HST descritto nel capitolo precedente, il quale contiene tutte le sorgenti presenti nei
campi MUSE risultando cosi appropriato allo scopo.

Per garantire la corretta estrazione e decontaminazione degli spettri da parte di
PampelMuse ¢ inoltre fondamentale la selezione di un modello di PSF adeguato.
Pampelmuse dispone di diverse funzioni analitiche di PSF, e in questo caso e sta-
ta adottata la funzione Maoppy (Fétick et al.; 2019). Questa scelta & stata fatta
in quanto questa funzione analitica ¢ quella che meglio riproduce la forma di PSF
tipica delle osservazioni eseguite con ottiche adattive, come nel caso dei nostri dati
(MUSE/NFM).

Questo modello ¢ basato su una distribuzione di tipo Moffat, la quale e descritta
dalla seguente formula:

M(r) = %, {1 + (Wﬂ -’ (4.1)

dove ¥y ¢ l'intensita centrale, la FW HM (Full Width at Half Maximum) descrive la
larghezza del profilo e § € un parametro legato a fattori di seeing e definisce ’altezza
delle ali della distribuzione. A differenza della Moffat, la Maoppy e descritta da
5 parametri che garantiscono una forma della distribuzione in grado di riprodurre
correttamente le due componenti tipiche della PSF con AO: una parte centrale (core)
e un alone esterno. I parametri descrittivi del profilo Maoppy sono:

e «: raggio di seeing

e [3: parametro che descrive I'altezza delle ali della distribuzione, equivalente a
quello della Moffat

e A: ampiezza della distribuzione
e (C: parametro che descrive il contributo del background

e ro: parametro di Fried che descrive I'intensita della turbolenza nell’alone della
PSF

In Figura 4.3 viene mostrata la differenza tra un profilo di tipo Moffat e uno
Maoppy. In particolare in blu sono rappresentati i conteggi derivanti dall’osservazio-
ne di una sorgente tramite MUSE/NFM. Risulta evidente che la Maoppy garantisca
una migliore sovrapposizione con i punti osservati rispetto alla Moffat.
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Figura 4.3: Confronto tra una distribuzione di tipo Moffat (curva verde) e un pro-
filo di tipo Maoppy (curva rossa). I punti blu rappresentano i conteggi normalizzati
di una sorgente osservata in uno dei campi MUSE/NFM in funzione delle distan-
za dal suo centroide (espressa in pixel). Si pud notare che nel caso di osservazioni
MUSE il modello Maoppy riproduce meglio la distribuzione di punti.

Una volta creato il file di configurazione, 1’estrazione degli spettri tramite Pam-
pelMuse avviene in una serie di routine successive, descritte brevemente di seguito:

o INITFIT: esegue una pre-analisi associando le stelle presenti nel catalogo di

riferimento HT'S alle corrispondenti sorgenti presenti nel cubo MUSE in ana-
lisi. Successivamente, tramite un’interfaccia grafica, vengono rappresentate le
sorgenti presenti nel catalogo HST sovrapposte ad un’immagine 2D del cubo
MUSE, in modo da permettere all’'utente un controllo visivo dell’accoppiamen-
to eseguito dal programma (Figura 4.4).
Questa procedura si occupa inoltre di eseguire una prima stima del rappor-
to segnale rumore (S/N) delle sorgenti identificate tenendo in considerazione
la loro magnitudine ed eventuali stelle vicine. Infine, la routine salva un file
con le informazioni delle sorgenti identificate, e seleziona un sotto campione
di stelle isolate e con alto S/N che serviranno a modellare la PSF nello step
successivo.

e CUBEFIT: esegue un PSF-fitting contemporaneo sul sotto campione di stelle
selezionate dalla routine precedente. La procedura di fitting viene eseguita
su ogni singola slice del data cube partendo da quella centrale. In questo
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Figura 4.4: A sinistra, posizioni delle stelle presenti nel catalogo HST (cerchi
rossi) rispetto alla regione coperta dal campo MUSE (quadrato verde). A destra,
immagine 2D del campo MUSE con indicate alcune delle sorgenti identificate tramite
il catalogo HST (cerchi verdi).

passaggio vengono ricavati i valori di best-fit per i parametri delle PSF in
funzione della lunghezza d’onda.

POLYFIT: permette la visualizzazione, tramite interfaccia grafica, dei valori
di best-fit ottenuti precedentemente per ogni parametro libero della Maoppy
e per ogni sorgente in funzione della lunghezza d’onda (Figura 4.5).

Sempre tramite l'interfaccia grafica, viene eseguito un fit polinomiale, con
grado impostato dall’utente, per riprodurre I'andamento di ogni parametro
della PSF e delle coordinate del centroide in funzione della lunghezza d’onda.
Quando I'utente e soddisfatto del fit ottenuto, il risultato viene salvato su file.
E’ anche possibile visualizzare I'immagine 2D del cubo MUSE con evidenziate
in colori diversi tutte le stelle identificate e decontaminate, quelle usate per
modellare la PSF e quelle contaminate. Inoltre e possibile visualizzare 'oggetto
per ogni sorgente identificata

GETSPECTRA: questa procedura consente ’estrazione degli spettri deconta-
minati di tutte le sorgenti tramite la PSF modellata in funzione della lunghezza

d’onda.

Il risultato finale delle procedure sopra descritte sono gli spettri estratti per ogni
sorgente presente del data cube MUSE in formato .fits. Inoltre, per ogni spettro, il
file .fits contiene I'identificativo della stella, le coordiante e la magnitudine come da
catalogo HST, x e y (posizioni allinterno del datacube calcolate dal PampelMuse),
il valore di S/N trovato e una flag che indica se lo spettro ¢ stato estratto da una
sorgente singola, o se ¢ contaminato e quindi da scartare.

Questa procedura ¢ stata quindi applicata a tutti i campi MUSE.
Imponendo una condizione di S/N > 10 e utilizzando unicamente le sorgenti indicate
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Figura 4.5: Esempio dell’andamento dei parametri della PSF lasciati liberi duran-
te la procedura di fitting in funzione della lunghezza d’onda (linea continua blu).
Questo fitting e stato eseguito sulle sorgenti selezionate tramite la routine INITFIT
(Figura 4.4). La linea rossa tratteggiata indica il fit polinomiale eseguito per ogni
paramento.
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come singole ¢ stato creato un catalogo per ogni puntamento MUSE contenente, per
ogni sorgente del campo, le informazioni del catalogo HST, il S/N determinato da
PampelMuse e il nome del file contenente lo spettro estratto. La Figura 4.6 mostra
la posizione rispetto al centro dell’ammasso delle stelle presenti nei cataloghi cosi
creati con colori diversi per ogni puntamento. Dalla figura ¢ possibile notare la
sovrapposizione di alcuni target fra pit campi (osservando per esempio la regione in
comune tra il campo C e quello S); questi oggetti saranno trattati adeguatamente
nell’analisi successiva.

In Figura 4.7 € mostrata invece la posizione dei target di tutti i puntamenti nel CMD,
dove con diversi colori sono state indicate le diverse fasi evolutive delle stelle (502
appartenenti al RGB, 49 appartenenti al’lHB e 10 che in primo giudizio potrebbero
essere interpretate come Blue Stragglers o BSS).
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Figura 4.6: Rappresentazione della distribuzione spaziale delle stelle nelle regioni
centrali dell’ammasso. Nei vari colori sono rappresentati i target estratti da Pam-
pelMuse divisi per campo MUSE come descritti dalla leggenda, le varie forme invece
sono state assegnate in modo da rendere facile il riconoscimento di eventuali sovrap-
posizioni. In particolare e facile notare la sovrapposizione di diversi oggetti tra i
campi S e C (quadrati blu e croci rosse).
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Figura 4.7: CMD riportante le stelle per cui e stato estratto lo spettro con Pampel-
muse. In rosso sono rappresentate le stelle di RGB, in blue quelle di HB e in celeste
quelle inizialmente identificate come BSS. In grigio sono invece riportati tutti gli
oggetti presenti nel catalogo HST.

4.2 Analisi degli spettri e velocita radiali

In questo paragrafo verra descritta la procedura adottata per ricavare le velocita
radiali delle stelle di NGC 6934 a partire dagli spettri estratti dai data cube MUSE
trattati in precedenza.

Il vettore velocita associato al moto delle stelle nel cielo viene scomposto in una
componente sul piano del cielo, chiamata moto proprio, e una componente lungo la
linea di vista dell’osservatore (LOS), chiamata velocita radiale (RV). Il lavoro di tesi
svolto si e basato sull’analisi di quest’ultima componente.

In ambito astronomico, la RV viene misurata tramite fenomeni di red /blue shift sulla
radiazione proveniente della sorgente in esame. Infatti, il fenomeno noto come effetto
Doppler produce uno spostamento in lunghezza d’onda delle righe dello spettro
osservato rispetto al valore di laboratorio. Sfruttando questo effetto e possibile
ricavare la RV delle stelle tramite la relazione:

/\obs - /\em
—C

RV = .

(4.2)

dove c ¢ la velocita delle luce, Ayps € Aep SONO rispettivamente la lunghezza d’onda
osservata e la lunghezza d’onda emessa dalla sorgente.
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Queste righe vengono generate da transizioni elettroniche all’interno degli atomi e
la frequenza associata ad ogni transizione e descritta da

E=hv= % (4.3)

dove E ¢ I'energia associata alla transizione, h = 6.626 x 10734J x Hz7! ¢ la costante
di Plank e v ¢ la frequenza del fotone assorbito o prodotto da tale transizione.
L’intensita (o la profondita) di queste righe ¢ quindi indice del numero di atomi
presenti nell’atmosfera stellare in grado di eseguire tale transizione elettronica.
Per lo studio delle velocita radiali si parte con la scelta di una riga in emissione
o in assorbimento sulla quale verra calcolato lo spostamento rispetto al valore di
riferimento trovato in laboratorio. In particolare, le righe spettrali utilizzate in
questo lavoro di tesi per determinare le RV sono quelle associate alla ionizzazione
del calcio (Ca) che produce 3 righe in assorbimento (tripletto del Ca) rispettivamente
a 8498 , 8542 e 8662 A, facilmente individuabili in stelle non particolarmente calde
(Figura 4.8 in alto).
Al contrario, per stelle con temperature superficiali elevate, come le stelle di HB,
non e piu possibile individuare facilmente il tripletto del Ca a causa della presenza
delle righe della serie di Paschen. Queste sono righe dell’idrogeno che vengono a
generarsi per transizioni che variano n (numero quantico principale) da n > 4 a
n = 3 e diventano sempre pit prominenti all’aumentare della temperatura, andando
cosl a coprire il tripletto del Ca (Figura 4.8 in basso). Per ricavare quindi le RV di
stelle con temperature superficiali piu elevate ¢ stata usata la serie di Paschen come
riferimento.

La misura delle RV verra eseguita, come descritto nei prossimi paragrafi, tramite
il confronto tra gli spettri osservati e un set di spettri sintetici. Il prossimo passaggio
e quindi la generazione di questi ultimi utilizzando adeguati valori di metallicita,
gravita e temperatura superficiale per le stelle di NGC 6934.

4.2.1 Spettri sintetici

Gli spettri sintetici rappresentano modelli teorici ideali di spettri stellari, generati
con un elevatissimo S/N in modo da minimizzare ogni forma di rumore. Questi mo-
delli sono progettati per riprodurre fedelmente le caratteristiche fotosferiche degli
spettri stellari reali, incluse le righe in emissione o assorbimento.

Al fine di ottenere misure di RV il piti accurate possibile, e essenziale che questi
modelli siano fedeli agli spettri osservati, garantendo la comparabilita delle carat-
teristiche spettrali. Pertanto, e di fondamentale importanza simulare questi spettri
sintetici imponendo: la stessa metallicita delle stelle nell’ammasso, gli stessi parame-
tri atmosferici (temperatura e gravita superficiale), lo stesso intervallo di lunghezza
d’onda coperto dalle osservazioni e una risoluzione spettrale simile.

Gli spettri sintetici impiegati in questo lavoro sono stati generati attraverso 1'utiliz-
zo dello strumento Autokur, che facilita la gestione dei codici ATLAS9 e SYNTHE
(Kuruez, 2005). In particolare ATLAS9 computa modelli di atmosfera stellare a par-
tire da specifici parametri atmosferici definiti in input, quali temperatura effettiva,
gravita superficiale, velocita di microturbolenza, metallicita [M/H] e composizione
chimica con scala solare o a-enhanced. Successivamente, basandosi sui modelli at-
mosferici cosi ottenuti, gli spettri sintetici vengono calcolati tramite ’esecuzione del
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Figura 4.8: Esempio di spettri estratti con PampelMuse da uno dei data cube
MUSE per due stelle a T, differente (viene mostrato solo I'intervallo in lunghezza
d’onda da 8200 a 9300 A). In alto & mostrato lo spettro di una stella con temperatura
superficiale di ~ 5100 K dove si possono notare facilmente le righe in assorbimento
dovute al tripletto del calcio intorno ai 8500 A.

Il pannello in basso mostra lo spettro di una stella con temperatura superficiale di
~ 8000 K. Le righe in assorbimento caratteristiche del tripletto del Ca non sono piu
riconoscibili ma si pud notare la serie di Paschen a partire da ~ 8500 A.
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codice SYNTHE. Autokur permette inoltre di convolvere lo spettro cosi generato
con una funzione gaussiana in modo da replicare la risoluzione spettrale desiderata.
Nel caso di NGC 6934, per la creazione degli spettri sintetici, sono stati utilizzati
i seguenti valori: [Fe/H| = —1.47 dex (Harris 1996, 2010 edition), composizione
chimica a-enhanced (Marino et al.; 2018), lo stesso intervallo in lunghezza d’onda
coperto da MUSE, cioe 4800 - 9300 A e infine la risoluzione spettrale R = 3000
corrispondente sempre a quella di MUSE. Viene inoltre fornita ad Autokur la lista
delle transizioni atomiche e molecolari da includere nel calcolo. Infine, i valori dei
parametri atmosferici (T,;; e log(g)') sono stati selezionati secondo la fase evolutiva
dei target in base alla loro posizione nel CMD.

Per scegliere in maniera consona le coppie T, ss - log(g) € stato utilizzato il confronto
del CMD osservato con un’isocrona. L’isocrona e stata generata utilizzando il tool
online presente al sito web BaSTI (a Bag of Stellar Tracks and Isochrones) (Pie-
trinferni et al., 2024)2, adottando un’eta di 13 Gyr e la metallicitd dell’ammasso gia
riportata. L’isocrona ottenuta ¢ riportata in Figura 4.9 (curva rossa) e mostra una
buona sovrapposizione con il CMD di NGC 6934.

Dal confronto tra la posizione nel CMD dei target MUSE (punti neri) e l'isocrona
ottenuta abbiamo selezionato 11 coppie di Terr e log(g) per le stelle di RGB e SGB
(pannello di sinistra in Figura 4.10) e 7 coppie per quelle lungo 'HB (panello di
destra in Figura 4.10), cosi da poter campionare in modo uniforme tutte le sequenze
evolutive dei target®. I valori di T.;; e log(g) sono elencati in Tabella 4.1.

Lil valore della gravita superficiale (g) viene ricavato tramite la relazione:

GM
log4(g) = logyy <L> +logg(mo) + 4logyo(Teyy) (4.4)

dove G = 6.67 x 108 cm3g~'s™2 & la costante di gravitazione universale, ¢ = 5.67 x
1075 erg em™2s 'K ~* ¢ la costante di Stefan-Boltzmann, M , L, T,;s sono rispettivamente le
misure di massa, luminosita e temperatura superficiale associate ai vari punti scelti.

2http:/ /basti-iac.oa-abruzzo.inaf.it /isocs.html
3Per le analisi successive, gli spettri delle stelle inizialmente identificata come BSS verranno
trattati come appartenenti all’'RGB.
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Figura 4.9: CMD dell’ammasso globulare NGC 6934. In grigio sono rappresentate
tutte le stelle presenti nel catalogo HST mentre in nero sono rappresentati i target
MUSE. In rosso viene inoltre riportata I’isocrona Basti utilizzata.
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Figura 4.11: Vengono qui riportati come esempio uno spettro sintetico con T, =
4203 K e logio(g) = 0.85 appartenente al ramo RGB (figura in alto) e un sintetico
con Torp = 10489 K e logio(g) = 4.76 appartenente al ramo HB (figura in basso).
Ad entrambi e stato sovrapposto lo spettro stellare di un oggetto appartenente
alla corrispettiva regione del CMD in modo da mostrarne la somiglianza. Si puo
facilmente notare lo shift presente tra i gli spettri stellari e quelli sintetici dovuti
alle RV.

Utilizzando questi valori di temperatura e gravita e stata creata quindi una
libreria di 18 sintetici.
Un esempio dei sintetici ottenuti ¢ riportato in Figura 4.11 dove nel pannello in
alto in rosso € mostrato uno dei sintetici ottenuti per stelle di RGB (7,7; = 4203
K e logip(g) = 0.85), mentre in basso in blu un sintetico di HB (T.5y = 10489
K e logio(g) = 4.76). In entrambi i panelli, in nero sono rappresentati gli spettri
osservati di due stelle con parametri atmosferici simili a quelli dei sintetici.

I sintetici cosi generati verranno usati come base di confronto per gli spettri
osservati nell’analisi successiva.

4.2.2 Misura delle velocita radiali

A questo punto, dopo l'estrazione degli spettri dalle singole stelle presenti nei campi
MUSE e la generazione del set di spettri sintetici, e possibile procedere con il calcolo
delle misure delle RV per il nostro campione di stelle in NGC 6934. Questo para-
grafo descrivera quindi la procedura impiegata per calcolare le RV a partire dagli
spettri ottenuti con lo strumento MUSE.

L’algoritmo che esegue il calcolo delle RV consiste in una procedura iterativa in cui
ogni spettro stellare viene confrontato con ogni sintetico generato*. Riportiamo ora

4] target sono stati divisi in base alla loro posizione nel CMD come mostrato in Figura 4.7 (sono
stati divisi cioé in base alla loro fase evolutiva) al fine di ridurre i tempi di calcolo e di eseguire
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Tess K] log(g)

4039 0.57

4203 0.85

4384 1.18

4574 1.54

4780 1.96

RGB 4963 2.38
5148 2.87

5282 3.30

5614 3.71

6196 4.32

6227 4.11

6544 3.84

7200 4.02

7929 4.21

HB 8724 4.39
10489 4.76

14426 5.43

18731 5.94

Tabella 4.1: Valori di temperatura superficiale e accelerazione gravitazionale uti-
lizzati per la creazione dei sintetici divisi tra RGB (11 valori) e HB (7 valori).
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brevemente i passaggi fondamentali su cui si basa I’algoritmo. Il primo step consiste
nella normalizzazione degli spettri estratti. Eseguendo un fit con una funzione spline
dello spettro osservato diviso per il sintetico si ottiene una stima del continuo dello
spettro osservato. Dividendo ora, 1'osservato per il continuo si ottiene lo spettro
normalizzato (in Figura 4.12 si puo osservare il continuo trovato e lo spettro norma-
lizzato rispettivamente nel pannello in alto e in quello centrale).

Il secondo step consiste nel confronto con i sintetici. In questo passaggio, 1’analisi
¢ limitata alla regione di spettro del tripletto del Ca (8470-8750 A) (o alle righe
di Paschen per gli oggetti piu caldi), sfruttando l'effetto Doppler per determinare
la RV della stella in esame. Attraverso una serie di iterazioni, lo spettro sintetico
viene spostato in lunghezza d’onda, ciascuna volta di una quantita corrispondente
a variazioni di RV, coprendo tutti i valori di velocita in un intervallo di 300 km/s
rispetto alla velocita sistemica dell’ammasso riportata in letteratura (—406.1 £+ 0.5
km/s come da Baumgardt & Hilker 2018), con passi di 0.1 km/s. Per ogni sposta-
mento viene calcolato il rapporto tra lo spettro osservato e quello sintetico, insieme
alla deviazione standard dei residui ottenuti. Dopo aver esplorato I'intero intervallo
di velocita impostato, la procedura salva il valore minimo della deviazione standard
nella distribuzione dei residui, insieme allo spostamento corrispondente in RV per il
quale & stato ottenuto. La procedura esegue anche una stima del S/N dello spettro
come rapporto tra la media dei conteggi e la loro deviazione standard nell’intervallo
tra 8000 e 9000 A. In seguito, gli step precedenti vengono ripetuti utilizzando ognu-
no dei sintetici a disposizione.

Una volta che lo spettro osservato viene confrontato con tutti i sintetici, viene se-
lezionato il valore minimo tra tutte le minime deviazioni standard salvate negli
step precedenti. Lo step finale consiste, quindi, nel ricavare lo shift in velocita che
corrisponde appunto al minimo assoluto nella deviazione standard. Questo valore
rappresenta la RV della stella analizzata e il sintetico associato a questa misura for-
nira una stima dei suoi parametri atmosferici.

Il risultato finale della procedura e riportato nel pannello in basso di Figura 4.12.
Questa mostra lo spettro osservato (in nero) con, sovrapposto (in azzurro) il “be-
st” sintetico (spostato in A di una quantita pari alla RV della stella calcolata dalla
procedura), cioe quello che produce il minimo valore di deviazione standard nella
distribuzione dei residui (curva rossa).

Questa procedura e stata applicata a tutti gli spettri estratti in ogni puntamento
MUSE.

La Figura 4.13 mostra il CMD dei target MUSE colorati in base alla T,¢; a loro
assegnata dalla procedura. I grafici sono stati divisi tra RGB e HB per facilitarne
la lettura.

4.2.3 Stima dell’errore sulle velocita radiali

Per quantificare 1’errore sulle misure di RV calcolate, sono stati impiegati nuova-
mente gli spettri sintetici precedentemente generati. In particolare, e stato adottato
un approccio basato su simulazioni Monte Carlo. Da ciascun spettro sintetico della

confronti soltanto tra spettri stellari e sintetici adeguati. I target riportati in rosso verranno cosi
confrontati unicamente con gli 11 sintetici generati per ’RGB mentre quelli riportati in blu saranno
rapportati solo ai 7 sintetici dell’HB.
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Figura 4.12: Nelllimmagine in alto viene mostrato uno spettro stellare estratto
con PampelMuse (in nero) con sovrapposto il continuo (in rosso) stimato dalla pro-
cedura. Nell'immagine centrale ¢ mostrato lo stesso spettro del pannello in alto
normalizzato. Infine in basso vengono riportati il residuo calcolato dalla procedura
(in rosso), lo spettro normalizzato (in nero) e il sintetico spostato di un valore di
RV che minimizza il residuo della deviazione standard (in azzurro). In particolare
in figura viene riportato uno zoom intorno al tripletto del Ca teso ad illustrare la
corretta sovrapposizione delle righe in assorbimento.
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Figura 4.13: Isocrona con sovrapposti i target estratti da PampelMuse sui data cu-
be MUSE colorati in base alla temperatura che gli e stata assegnata dalla procedura
che determina le RV.

libreria, sono stati generati diversi spettri simulati, aggiungendo del rumore Poisso-
niano al fine di ottenere spettri simulati con S/N tra 10 e 90 ad intervalli di 10. Per
aumentare la statistica, sono stati creati 100 spettri simulati per ciascun valore di
S/N, ottenendo cosi 900 spettri per ciascun sintetico di partenza. Tali spettri simu-
lati fungeranno, in questa fase, come spettri osservati, poiché condividono la stessa
metallicita, parametri atmosferici simili, stessa risoluzione spettrale e S/N compati-
bile con gli spettri estratti. Tuttavia, a differenza degli spettri realmente osservati,
la loro RV & nota (in quanto nulla), fornendo cosi un punto di riferimento per la
stima dell’errore sulle misurazioni di RV. Una volta ottenuto il campione completo
di spettri simulati, abbiamo seguito la medesima procedura descritta nel paragrafo
precedente per il calcolo delle RV applicata pero a questi nuovi oggetti. Poiché la
RV dei simulati ¢ appunto nota, ¢ stato possibile ottenere una distribuzione delle
differenze (Agy) tra la velocita vera e il valore determinato dalla procedura, in fun-
zione del minimo calcolato dalla procedura. Attraverso il fit di questa distribuzione
con una funzione spline, ¢ stata ottenuta una relazione che correla l'incertezza sulla
stima di RV al valore minimo. Tale relazione e stata successivamente applicata alle
misure di RV ottenute per gli spettri osservati, fornendo come risultato 'errore as-
sociato ai valori di RV stimati nel paragrafo precedente.

L’andamento degli errori in funzione della magnitudine delle stelle e del S/N & mo-
strato in Figura 4.14 e Figura 4.15, rispettivamente. Dalla Figura 4.14 ¢ evidente
che, come atteso, stelle brillanti presentano errori inferiori rispetto a stelle piu debo-
li. Allo stesso modo, a S/N piu altri corrispondono errori sulle RV inferiori (Figura
4.15).

In entrambi i casi, le stelle fuori dalla distribuzione principale rappresentano le stelle
di HB per le quali si ottiene un errore maggiore dovuto all’uso della serie di Paschen
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per determinare la RV anziché le righe del tripletto del Ca.
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Figura 4.14: Errore sulla RV in funzione dalla magnitudine mpggi4p. 1 diversi
colori indicano le misure ottenute da diversi campi MUSE (vedi legenda).
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Figura 4.15: S/N in funzione dell’errore sulle RV. I diversi colori indicano le misure
ottenute da diversi campi MUSE (vedi legenda).

4.2.4 Creazione del catalogo cinematico MUSE

L’ultimo step consiste nella creazione di un catalogo unico contenente le RV coi
rispettivi errori ottenute per le stelle di tutti i campi MUSE. Il paragrafo seguente
illustrera il metodo impiegato per combinare le misure provenienti dai vari pun-
tamenti (in quanto finora i dati ricavati erano stati divisi per campo), al fine di
ottenere un catalogo il pitu possibile uniforme nelle stime di velocita.

Prima di combinare i singoli cataloghi di ogni puntamento, ¢ necessario verificare
la presenza di possibili offeset in velocita tra i campi. Questo perché, per ottenere
un profilo di dispersione di velocita il pit preciso possibile, € necessario garantire
coerenza nelle stime delle velocita radiali tra i diversi campi. Eventuali offset po-
trebbero infatti introdurre errori nella valutazione del valore della dispersione di
velocita compromettendo cosi i risultati.

Per garantire 'omogeneita delle RV tra i vari campi, sono state sfruttate, quan-
do possibile, le sovrapposizioni tra due puntamenti, con osservazioni multiple della
stessa stella. In questi casi, ¢ possibile effettuare un confronto diretto tra le stime
di RV ottenute per la stessa stella nei due campi. Purtroppo, questa opportunita
si ¢ presentata solo per un numero limitato di stelle (Figura 4.6). Confrontando
le misure di RV di questi oggetti nei due campi, ¢ stato riscontrato un buon ac-
cordo all'interno degli errori. Tuttavia, considerando la limitata statistica di stelle
con misure ripetute, per garantire omogeneita delle RV tra i vari campi, sono sta-

26



te inoltre confrontate le velocita medie misurate in ciascun puntamento. Anche in
questo caso, abbiamo riscontrato un buon accordo entro gli errori (come mostrato in
Figura 4.16 le velocita medie ricavate per campo non si discostano significativamen-
te 'una dall’altra). Pertanto, non & stato necessario applicare alcun offset correttivo.

Confermato 'accordo dei campi in RV, e stato possibile creare il catalogo finale
combinando tutte le misure ottenute dai diversi campi. Nel caso di misure ripetute
il valore finale di RV e stato calcolato come la media pesata delle velocita sugli errori
(con peso w = 1/err?).

In conclusione, e stato quindi possibile creare un catalogo completo contenente 550
misure di di RV di singole stelle risolte. In questo catalogo vengono inoltre riportatati
i seguenti dettagli per ogni stella: un ID, un numero riportante lo spettro sintetico
che ha minimizzato il residuo nella procedura di calcolo delle RV, la RA e la Dec,
la magnitudine nei filtri F814W e F606W come riportate dal catalogo HST, il S/N
assegnato da PampelMuse e quello assegnato dalla procedura del calcolo delle RV, la
velocita radiala trovata, il rispettivo errore e infine e stato riportato anche il campo
di appartenenza tra i vari puntamenti MUSE.

La Figura 4.18 mostra la posizione nel CMD dei target del catalogo finale, dove il
codice di colore indica ’errore associato alle RV nel pannello di sinistra e il S/N in
quello di destra.
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Figura 4.17: Velocita radiali di tutti gli oggetti estratti da PampelMuse in funzione
della distanza dal centro dell’ammasso. I diversi colori indicano le misure ottenute
da diversi campi MUSE (vedi legenda). Viene inoltre riportata la velocita sistemica
di letteratura dell’ammasso (Baumgardt & Hilker, 2018) (riga nera).
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Figura 4.16: Velocita radiali in funzione della distanza dal centro dell’ammasso
divise per campo come riportato da legenda. In grigio sono riportate le misure
del catalogo ottenuto nel capitolo 4.2.4 mentre in nero sono sovrapposte le misure
con errg, < 10 km/s e con SNR > 10 escludendo cosi i valori meno affidabili.
Sono inoltre state riportate per confronto la velocita medie calcolate per ogni campo
(ricavate da una media pesata sull’errore delle singole misure degli oggetti presenti in
quel campo) e la velocita sistemica di letteratura dell’ammasso Vs = —406.1 km/s
(Baumgardt & Hilker, 2018). Infine in azzurro & riportato 'errore sulla misura della
velocita media calcolato come deviazione standard.
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Figura 4.18: Sulla sinistra: CMD dei target estratti colorati in base all’errore
associato alla misura della RV di ogni oggetto. Sulla destra: CMD dei target estratti
colorati in base al S/N associato agli spettri dei singoli oggetti. In entrambi i grafici
sono stati riportati in grigio gli oggetti presenti nel catalogo HST.
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Capitolo 5

Risultati

Nel seguente capitolo verra descritta la metodologia seguita per la creazione del
profilo di dispersione di velocita a partire dalle velocita MUSE ottenute nel ca-
pitolo precedente. Inoltre, verra ricavato anche il profilo di densita dell’ammasso
dal conteggio delle singole stelle. A tal fine, verranno prima determinati il centro
gravitazionale dell’ammasso e la sua velocita sistemica.

5.1 Determinazione del centro di gravita

Il punto di partenza per poter ottenere un profilo di densita o di dispersione di ve-
locita accurati per un GC e la determinazione esatta del suo centro gravitazionale.
Infatti, imprecisioni sul valore di questa misura poterebbero inevitabilmente ad er-
rori sui vari profili prodotti.

La posizione del centro di un GC viene generalmente determinata dal picco del suo
profilo di brillanza superficiale, e puo quindi risultare falsata a causa della presenza
di poche stelle particolarmente brillanti. Per questa ragione ¢ stato necessario ri-
determinare il centro gravitazionale di NGC 6934, anziché utilizzare la posizione di
letteratura. Il nuovo centro e stato calcolato utilizzando la posizione delle singole
stelle risolte. Cosi facendo ogni stella ha lo stesso “peso” indipendentemente dalla
sua luminosita.

Per la stima del centro, e stato utilizzato un sotto campione di stelle selezionate
con un opportuno taglio in magnitudine (circa una magnitudine sotto il livello del
TO), in modo da assicurarci un campione di stelle completo anche nella regione piu
centrale dell’ammasso e con, approssimativamente, la stessa massa. La determina-
zione del centro gravitazionale di NGC 6934 ¢ stata svolta utilizzando il catalogo
HST ottenuto da immagini della camera ACS nei filtri F606W e F814W (Sarajedini
et al., 2007).

Utilizzando la procedura descritta in Miocchi et al. (2013), si e proceduto con il cal-
colo del centro gravitazionale di NGC 6934. In particolare la stima della posizione
del centro dell’ammasso ¢ implementata tramite 1'utilizzo di un algoritmo che calcola
in maniera iterativa la media della coordinate delle stelle selezionate entro un certo
valore di magnitudine ed una certa distanza da un centro iniziale di riferimento.
Brevemente:

e Partendo dal valore del centro dell’ammasso di letteratura (Harris 1996, 2010
edition), vengono considerate le stelle entro una regione circolare di raggio r
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(questo valore viene preso maggiore del raggio di core dell’ammasso, 7¢re =
13.2” da Harris (1996, 2010 edition)) e piu brillanti di un certo limite in magni-
tudine. Entro queste selezioni viene calcolata la media delle coordinate (RA e
Dec) degli oggetti sopravvissuti alla selezione, ottenendo una prima stima del
centro.

e [’operazione viene ripetuta utilizzando come valore di partenza la posizione
del centro ottenuta nell’iterazione precedente. Questo processo viene interrotto
solo al raggiungimento di un valore di convergenza, che si ottiene quando la
differenza tra il centro ottenuto nell’ultima iterazione e il valore precedente
risulta minore di 0.01” per piu cicli consecutivi.

e Questo processo iterativo e stato ripetuto piu volte utilizzando tre diversi valori
di raggio e tre diversi limiti in magnitudine (riportati in Tabella 5.1). Questi
ultimi sono stati scelti in modo da assicurare un buona statistica evitando pero
effetti dovuti ad incompletezza o saturazione.

L’algoritmo appena descritto ottiene le seguenti coordinate per il centro gravi-
tazionale di NGC 6934:
RA =20h 34m 11.4se Dec="T7° 24" 16.2" con un errore stimato di 0.18"” (Fi-
gura 5.1), presentando uno spostamento angolare rispetto al centro di letteratura
(Harris 1996, 2010 edition) di Acengro = 0.462".

r ["] mpggiaw

Min 20 19.5
Med 23 19.8
Max 28 20.1

Tabella 5.1: Valori di distanza massima dal centro e magnitudine limite usati per
la selezione delle sorgenti utilizzate per il calcolo del centro dell’ammasso.
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Figura 5.1: Visualizzazione dei risultati dell’algoritmo per la determinazione del
centro di NGC 6934. In rosso e in blu sono riportati, rispettivamente, il centro
di letteratura (Harris 1996, 2010 edition) e il valore ottenuto in questo lavoro di
tesi. Sono rappresentati in arancione i valori trovati imponendo mggijay < 19.5, in
azzurro i valori per mpgiaw < 19.8 e infine in magenta i valori per mpgiaw < 20.1.
I diversi marker indicano, invece, le varie selezioni in raggio (cerchi, triangoli e
croci per valori di raggio crescente). Il cerchio blu tratteggiato rappresenta 1’errore
ottenuto sulla nuova stima del centro.

Da questo momento, per ’analisi successiva, verra utilizzato questo valore per il
centro per NGC 6934.

5.2 La cinematica interna di NGC 6934

Il catalogo cinematico ottenuto dai dati MUSE e descritto nel paragrafo 4.2.4 sara la
base per tutte le successive analisi ed elaborazioni dati. Al fine di eseguire uno studio
cinematico il piu accurato possibile, e stata fatta la scelta conservativa di utilizzare
solo le misure di RV piu affidabili, selezionando quindi solo le stelle con errore
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sulle velocita errgy < 5 km/s e S/N > 15. Abbiamo cosl ottenuto un campione
di 153 oggetti, la cui posizione nel CMD e mostrata in Figura 5.2. Utilizzando
quindi solo le misure di RV sopravvissute alle selezioni in qualita, ¢ stata studiata
la cinematica interna dell’ammasso, determinando la sua velocita sistemica e il suo
profilo di dispersione di velocita.
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Figura 5.2: CMD di NGC 6934 ottenuto dal catalogo fotometrico HT'S/ACS (Sa-
rajedini et al.; 2007) in grigio. In nero sono evidenziati i target MUSE per cui e stata
misurata la RV, mentre, in arancione sono rappresentate le stelle con errgy < 5
km/s e S/N > 15, utilizzate per I’analisi cinematica.

5.2.1 Velocita sistemica

Al fine di costruire il profilo di dispersione di velocita dell’ammasso, € necessario
calcolare la velocita sistemica (V) dell’ammasso stesso.

Per determinare il valore di Vs, oltre alla selezione in errore e S/N, ¢ stata appli-
cata un’ulteriore restrizione considerando solo le stelle con —506.1 <RV< —306.1
km/s (ovvero con un valore di RV entro £100 km/s dal valore di riferimento Vs =
—406.1 £ 0.5 km/s in Baumgardt & Hilker 2018), in modo da includere nel calcolo
solo le stelle appartenenti dell’ammasso. E’ stata inoltre applicata una selezione
tramite o — rejection che mantenesse solo i valori entro 30 dal valore medio, al fine
di scartare gli ovvi outlier. Gli oggetti rimasti (139 stelle) sono stati utilizzati per il
calcolo della velocita sistemica utilizzando il principio di maximum likelihood (Ap-
pendice A). Questo ¢ stato implementato attraverso un algoritmo di Markov Chain
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Monte Carlo (MCMC) (Goodman & Weare, 2010a), che a sua volta viene esegui-
ta tramite il codice emcee (Foreman-Mackey et al., 2013). L’algoritmo impiegato
permette di esplorare una serie di valori di Vs in un intervallo adeguato impostato
dall’utente, e restituisce come output una distribuzione di probabilita (PDF) per
la velocita sistemica dell’ammasso. Come V;,, abbiamo adottato il valore medio
della distribuzione, e come incertezza i valori corrispondenti al 16-esimo e 84-esimo
percentile, che corrispondono all’intervallo di confidenza a 1. Il valore cosi trovato
per la velocita sistemica dell’'ammasso NGC 6934 ¢ V;,, = —406.32 & 0.42 km/s.
Questa stima & in accordo con il valore di Vi, = —406.1 = 0.5 km/s ottenuto in
Baumgardt & Hilker (2018) e con Vi, = —406.5 £ 0.5 km/s ottenuto in Kimmig
et al. (2015), mentre si discosta da quello presentato in Harris (1996, 2010 edition)
che riporta Vi, = —411.44+ 1.6 km/s. Il disaccordo con Harris (1996, 2010 edition)
non stupisce in quanto tale stima e ottenuta come media pesata sull’errore di valori
ricavati in lavori precedenti (Vs,, = —379.8£13.0, km/s ottenuto in Webbink (1981),
Viys = —386.8 £ 14.0, km/s ottenuto in Hesser et al. (1986) e Vi, = —412.22 £ 1.58,
km/s ottenuto in 199 (1993)) a partire da poche misure di velocita e con errori
grandi rispetto alla misura determinata in questo lavoro.

Il pannello di sinistra della Figura 5.3 mostra ’andamento delle RV in funzione della
distanza dal centro dell’ammasso. I punti rossi rappresentano le misure utilizzate
per la determinazione della Vs, mentre i punti neri indicano le misure escluse per la
selezione in RV dove sono stati rimossi i valori che si discostavano di £100 km/s (qui
indicato tramite le linee nere tratteggiate) dal valore medio, o per la o —rejection. 1
punti grigi invece rappresentano le stelle escluse dalle selezioni sull’errore errgy < 5
km/s e sul segnale-rumore S/N > 15. Viene inoltre riportata con una linea nera
continua il valore di Vy,, trovato tramite la procedura precedentemente descritta.
L’istogramma nel pannello di destra mostra invece la distribuzione delle velocita

sopravvissute dopo tutte le selezioni, dove il picco della distribuzione rappresenta il
valore di di NGC 6934.
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Figura 5.3: A sinistra sono riportate le velocita radiali in funzione della distanza dal
centro dell’ammasso per gli oggetti presenti nel catalogo cinematico MUSE. In grigio
sono rappresentate le sorgenti scartate per le selezioni in errore e S/N (errgy <5 e
SNR > 15), in nero quelle rigettate della procedura di o — clipping o dalla selezione
in RV, mentre i cerchi rossi indicano i valori di RV utilizzati per il calcolo di V. La
linea nera continua indica il valore di Vj,, stimato (riportato anche in alto insieme
al numero di stelle considerato), e le linee tratteggiate indicano i valori limite di
RV utilizzati nella selezione dei target. Sulla destra, l'istogramma rappresenta la
distribuzione delle velocita utilizzate per determinare Vj,, (cerchi rossi nel pannello
di sinistra).

5.2.2 Profilo di dispersione di velocita

A questo punto, e stato possibile derivare il profilo di dispersione di velocita proiet-
tato (0,) nella regione centrale dell’ammasso globulare NGC 6934.

Nel caso di un GC il profilo di dispersione di velocita rappresenta I’andamento della
dispersione delle RV rispetto alla velocita sistemica in funzione della distanza dal
centro.

Per determinare il profilo di dispersione di velocita, il campione di RV MUSE pre-
cedentemente selezionato come affidabile (errgy <5 km/s e S/N > 15) viene sud-
diviso in anelli concentrici con distanza crescente dal centro dell’ammasso. Questi
anelli vengono scelti in modo da contenere un numero statisticamente significativo
di oggetti (in questo caso ~ 30 stelle per anello), e in modo da campionare al meglio
I’estensione radiale coperta dal dataset. In seguito, in ogni bin radiale, viene appli-
cato un algoritmo di 30 — clipping alle misure di RV per rimuovere tutti i valori che
si discostano da piu di 30 dalla media entro ogni anello. La dispersione di velocita
in ogni bin e stata calcolata utilizzando solo le stelle cosi selezionate. Sfruttando
il principio della maximum likelihood si va a ricercare il valore che massimizza la
seguente relazione:

1 V2
Il — —— [L
nl=-3 ; (02 +¢2,,)

66
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dove V,,, = RV,, — Vy,s indica la differenza tra la RV di ogni stella presente nell’a-
nello e la velocita sistemica dell’ammasso, €,, ¢ il corrispondente errore sulla RV
della stella e infine o € la dispersione di velocita proiettata dell’ammasso. Anche in
questo caso la relazione di verosimiglianza riportata nell’Eq. (5.1) & stata implemen-
tata tramite 1'utilizzo dell’algoritmo di MCMC. Per ogni intervallo radiale ¢ stata
ottenuta una distribuzione di probabilita per i valori di dispersione di velocita, da
cui sono stati ricavati i valori di o per bin, come il valore medio della distribuzione
ottenuta in quel bin, e la sua incertezza dal livello di confidenza a 1o (16-esimo e
84-esimo percentile).

I valori del profilo di dispersione di velocita ottenuti sono riportati in Tabella 5.2 e
sono mostrati in Figura 5.4 come punti rossi. Il dataset MUSE copre solo la parte
centrale dell’ammasso, per cui il profilo di dispersione di velocita ricavato campiona
unicamente la regione interna dove, per sistemi stellare come i GCs, ci si aspetta un
andamento piatto del profilo. Come atteso, il profilo ottenuto & compatibile con un
andamento piatto al centro, riportando un valore di dispersione di velocita centrale
oo ~ 5.1 km/s.

ril'l "] Tmed”] Noo olkm/s]  errouplkm/s|  erryaownlkm/s|

0 6 4.07 37 5.1 0.68 0.85
6 105 814 72 5.67 0.61 0.66
105 16 1225 41 4.62 0.7 0.77

Tabella 5.2: Vengono qui riportati i valori di dispersione di velocita ricavati per
ogni bin radile con rispettivi errori. Viene in oltre mostrato il numero di oggetti
presente in ogni anello.

Per completezza e per confronto, in Figura 5.4 vengono mostrati anche i profili
di dispersione di velocita presenti in letteratura. In particolare, i punti neri rappre-
sentano il profilo ottenuto dall’analisi dei moti propri HST in Libralato et al. (2022),
i punti verdi rappresentano invece quello derivato da misure di RV in Baumgardt
& Hilker (2018) e infine i punti in giallo riportano i valori derivanti dallo studio dei
dati Gaia Vasiliev & Baumgardt (2021).
Appare evidente che questi profili di dispersione di velocita coprono principalmen-
te la regione esterna dell’ammasso, mentre non campionano la parte centrale, al
contrario del profilo ottenuto dell’analisi dei dati MUSE in questo lavoro di tesi.
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Figura 5.4: Profilo di dispersione di velocita per 'ammasso NGC 6934. I punti
rossi rappresentano i valori ottenuti in questo lavoro di tesi dalle RV MUSE. In nero
sono riportati i valori derivanti dallo studio dei moti propri HST in Libralato et al.
(2022), in verde quelli derivanti dalle misure di RV in Baumgardt & Hilker (2018)
e infine in giallo sono riportati i valori ottenuti tramite lo studio dei moti propri da
dati Gaia (Vasiliev & Baumgardt, 2021).

5.3 Profilo di densita di NGC 6934

Il profilo di dispersione di velocita ottenuto puo essere utilizzato per studiare la
cinematica dell’ammasso, tuttavia, per poterlo interpretare correttamente ¢ neces-
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sario conoscere anche la struttura dell’ammasso, che puo essere studiata a partire
dal suo profilo di densita. Per la costruzione di questo profilo e stato utilizzato il
catalogo fotometrico HST ACS (Sarajedini et al., 2007) che fornisce misure ad alta
risoluzione fino a distanze r ~ 100", e il catalogo Stetson! (Stetson et al., 2019) per
le regioni ancora piu esterne dell’ammasso (fino a r ~ 1000”).

Il profilo e stato creato inizialmente utilizzando il catalogo HST imponendo un taglio
in magnitudine a mpg14 < 20 per evitare effetti di saturazione o incompletezza. 11
campo coperto da HST & stato diviso in 14 anelli concentrici (Figura 5.5) in modo
da poter garantire un buon campionamento in funzione del raggio mantenendo co-
munque alta la statistica in ogni anello. Ciascun anello e stato a sua volta diviso in
4 settori, ed e stato determinato il valore di densita in ciascun settore dividendo il
numero di stelle osservate per ’area del settore stesso. Il valore di densita associa-
to a ciascun anello e dato dal valore medio delle misure ottenute per ogni settore.
Inoltre, la suddivisione in settori multipli consente di associare un errore alla misura
della densita media, rappresentato dalla radice quadrata della varianza dei singoli
settori.

1Per il catalogo fotometrico, si veda https://www.canfar.net/storage/vault /list
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Figura 5.5: Mappa delle stelle presenti nel catalogo HST ACS (Sarajedini et al.
2007) utilizzata per la produzione del profilo di densita fino a r ~ 100”. In blu sono
riportati gli anelli concentrici entro cui ¢ stata calcolata la densita mentre, sempre
nello stesso colore, sono rappresentati i 4 settori in cui ogni anello e stato suddiviso.

E’ stato quindi possibile produrre un profilo di densita per NGC 6934 fino a
r ~ 100” come mostrato in Figura 5.6.
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Figura 5.6: Profilo di densita ricavato entro 100" dal centro utilizzando il catalogo
HST (Sarajedini et al.; 2007) per 'ammasso globulare NGC 6934.

Per campionare le regioni piu esterne e stato invece utilizzato un catalogo a gran-
de campo Stetson (Stetson et al., 2019) data la sua pit ampia copertura. Poiché
i filtri utilizzati nei due diversi cataloghi fotometrici (HST e Stetson) potrebbero
presentare caratteristiche differenti, per la selezione in magnitudine in banda I, al
fine di assicurare la coerenza nella selezione dei target dei due cataloghi, e stato ese-
guito un confronto tra le magnitudini riportate in entrambi. Infatti, per combinare
correttamente i profili di densita ottenuti dai due cataloghi, & necessario che non
ci siano differenze significative nella selezione in magnitudine adottata nei due casi.
In Figura 5.7 viene mostrato il confronto eseguito dove pero si puo notare come, in
generale si osserva un buon accordo tra le magnitudini mgg14p, del catalogo HST
(Sarajedini et al.,; 2007), e quelle in banda I del catalogo Stetson (Stetson et al.,
2019), con una dispersione significativa solo per basse luminosita. Pertanto, ¢ stato
possibile applicare alle stelle del catalogo Stetson la stessa selezione in magnitudine
(magr < 20) usata per HST.
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Figura 5.7: Confronto tra i valori di magnitudini in banda I del catalogo Stetson
e quelle riportate nel filtro mgg14y del catalogo HST. Si puo notare come la mag-
gior parte dei valori si distribuiscono intorno allo zero, tendendo a divergere per
magnitudini alte.

Utilizzando allora la stessa procedura prima descritta, ¢ stato possibile ottenere
il profilo di densita anche nella regione piu esterna dell’ammasso. Dopo aver ripetuto
diversi test, al fine di ottenere una migliore sovrapposizione tra i punti in comune
dei due profili e stato imposto un taglio in magnitudine a my;,,, < 19.5 ad entrambi i
cataloghi, permettendo cosi un buon ancoraggio tra i due profili (verificabile tramite
la sovrapposizione di 3 punti intorno a r ~ 50” in Figura 5.8). E’ stato quindi creato
un profilo di densita in grado di campionare fino a r ~ 1000”, dove per i punti interni
sono stati usati i valori ricavati da HST (in quanto presentavano incertezze piu basse)
mentre per quelli esterni sono stati usati i dati Stetson.
Dalla Figura 5.8 si nota che a distanze dal centro di r ~ 300" — 400" il profilo di
densita raggiunge un plateau, iniziando ad assumere un valore costante.
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Figura 5.8: Profilo di densita proiettato prodotto a partire dal conteggio delle
stelle del catalogo fotometrico HST (Sarajedini et al., 2007) rappresentato da punti
neri e del catalogo di Stetson (Stetson et al.; 2019) rappresentato da punti rossi.
Si puo facilmente notare come la combinazione dei due cataloghi permette di cam-
pionare adeguatamente l'intera estensione radiale dell’ammasso fino a regioni molto
estese, oltre il suo raggio di troncamento. Per il catalogo Stetson non sono stati
rappresentati i punti piu interni in quanto riportavano errori significativamente alti.

La distanza a cui si ha il plateau corrisponde al raggio di troncamento (r;)
dell’ammasso. Ricordiamo che questa quantita e ricavabile anche tramite la seguente
relazione:

T'tidal
c = logy, (Z—a) — Ttidal = 10T core (5.2)

dove, ¢ ¢ il parametro di concertazione centrale del modello di King che meglio
descrive il profilo e 7., € il raggio di core dell’ammasso. Il valore riportato in
letteratura per questa quantita per 'ammasso NGC 6934 & r; = 447" (Harris 1996;
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2010 edition).

A distanze maggiori di ry, il valore di densita ottenuto non riflette piu la densita
stellare all’interno dell’ammasso, ma indica piuttosto la densita delle stelle nel campo
circostante. Il profilo di densita rappresentativo dell’ammasso € quindi ottenuto
rimuovendo il valore della densita di campo da ogni punto del profilo ottenuto. La
densita del campo stellare e calcolata tramite la media dei valori dei 5 punti piu
esterni del profilo, da cui ¢ stato ottenuto un valore di pfongo = 2.3 - 1072 arcsec2.
I1 passaggio finale consiste nella nella sottrazione di questo valore di densita pfondo da
tutti i punti del profilo di densita, ottenendo cosi il profilo di densita decontaminato

mostrato in Fig. 5.9 dai punti blu.
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Figura 5.9: Profilo di densita decontaminato ottenuto per 'ammasso NGC 6934
(punti blu). T punti neri e rossi rappresentano il profilo prima della decontaminazione
ottenuti dal catalogo fotometrico HT'S e da quello di Stetson, rispettivamente. Nella
parte centrale i punti blu e neri coincidono perché il fondo e trascurabile.

Osservando il profilo di densita decontaminato si puo notare che il valore di
densita corrispondente al fondo & trascurabile nella regione centrale (punti neri e
blu coincidono), mentre diventa significativo a grandi distanza dal centro.
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Capitolo 6

Discussione dei risultati
e conclusioni

In questo capitolo, verra eseguito il confronto dei profili di densita e dispersione di
velocita con i modelli di King, permettendo cosi di ricavare i parametri strutturali
di NGC 6934. Successivamente, i risultati ottenuti in questo lavoro di tesi saranno
confrontati con i valori di letteratura.

6.1 Confronto dei profili coi modelli

Ottenuti i profili di dispersione di velocita e di densita (rispettivamente paragrafo
5.2.2 e paragrafo 5.3) ¢ stato possibile ricercare il modello di King che meglio li
approssima. Come gia anticipato nel Cap. 1, per un GC, lo stesso modello di King
dovrebbe essere in grado di riprodurre sia la cinematica interna, quindi il profilo di
dispersione di velocita, sia la struttura interna, e quindi il profilo di densita.

Il modello di King che descrive NGC 6934 e stato quindi stimato dal fit simultaneo
dei due profili (di densita e di dispersione di velocita).

Per trovare il modello di best-fit, abbiamo utilizzato un metodo di maximum likeli-
hood implementato in una catena di MCMC tramite 'algoritmo emcee (Foreman-
Mackey et al., 2013). Come parametri liberi del fit abbiamo utilizzato la concentra-
zione ¢, il raggio di core ., la densita centrale X e la dispersione di velocita centrale
09, 1 quali sono stati estratti da una distribuzione uniforme di valori compresi entro
un intervallo appropriato per ogni parametro. La procedura produce una distribu-
zione di probabilita (PDF) per ognuno dei parametri, il cui valore medio coincide
con il valore di best-fit selezionato, mentre ’errore associato e rappresentato dall’in-
tervallo di confidenza a 1o della distribuzione. Il risultato cosi ottenuto ¢ mostrato
in Figura 6.1 per entrambi i profili.
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Figura 6.1: Nel pannello in alto: profilo di densita di NGC 6934 con sovrappo-
sto il modello di King (curva rossa) ottenuto da fit contemporaneo dei profili di
dispersione di velocita e di densita. Sotto sono rappresentati i residui del model-
lo rispetto ai dati. Nel pannello in basso: stesso modello di King sovrapposto al
profilo di dispersione di velocita (punti neri). Sono inoltre stati riportati i valori di
re = 105”715 (linea tratteggiata), di raggio di meta massa (7, = 50.3"752) (linea

puntata e tratteggiata) e di r, = 456.4" 7507 (linea puntata).
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Il modello di King ottenuto dal best fit ¢ dato dai seguenti parametri:
potenziale adimensionale Wy = 7.370% parametro di concentrazione di King ¢ =
1.6247008 raggio di core 7. = 10.5"4+"}3 raggio di metd massa 1y, = 50.3"+157
raggio di troncamento r, = 456.4"+1387 e dispersione di velocita centrale oy =
5.4+ 0.4 km/s.

Poiché il profilo di dispersione di velocita ¢ vincolato da solo 3 punti corrispondenti
essenzialmente alla regione centrale costante, abbiamo verificato 'affidabilita del
risultato andando a cercare il fit dal solo profilo di densita e, successivamente, usando
questo modello per la stima di og. La procedura utilizzata e stata la stessa, ma i
parametri liberi sono solo tre: il parametro di concentrazione ¢, il raggio di core r,
e la densita centrale Y.

Il modello di King di best fit ottenuto ¢ mostrato in Figura 6.2 dalla curva rossa,
sovrapposto al profilo di densita osservato (punti neri).
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Figura 6.2: Profilo di densita (punti neri) per 'ammasso globulare NGC 6934 a
cui ¢ stato sovrapposto il modello di King che meglio lo rappresenta (mostrato con
una linea rossa, lo shading rosso riporta, invece, la confidenza ad 1o). Nel pannello
in basso vengono riportai i residui tra i punti osservati ed il modello (punti rossi), i
quali mostrano come il quest’ultimo e i dati presentati siano in buon accordo. Sono
inoltre riportati i valori di 7, = 10.5” 1.2, 7p,, = 50”755 e 1, = 452.6" 1552 tramite

le linee tratteggiate.

Il modello di King ottenuto ¢ caratterizzato da un potenziale adimensionale
Wy = 7.37032 un parametro di concentrazione di King ¢ = 1.62798 e un raggio di
core r. = 10.5” & 1.2”. Inoltre sono stati ottenuti i seguenti valori di raggio di meta

3.5 39.5
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Il modello di King ottenuto dal profilo di densita e stato poi confrontato con il
profilo di dispersione di velocita ottenuto dall’analisi dei dati MUSE, per ricavare il
valore della dispersione centrale . In particolare, il valore di oq e stato ricavato
come il valore che minimizza il seguente chi quadro:

n 2
2 model,i data,i
X' = Z( ) (6.1)
€T data,i

=1

dove n ¢ il numero di punti presenti nel profilo, 4. ¢ il valore di dispersione di
velocita dell’i-esimo elemento del profilo, o,,04¢1,; € il valore di dispersione dell’i-esimo
elemento del modello e errgq,; ¢ il valore dell’errore associato all’i-esimo elemento
del profilo osservato. Utilizzando i 3 punti del profilo di dispersione di velocita
ottenuti in questa tesi, ¢ stato ricavato un valore di dispersione di velocita centrale

pari a 09 = 5.3 £ 0.4 km/s (Figura 6.3).
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Figura 6.3: Profilo di dispersione di velocita ottenuto in questo lavoro di tesi
dalle RV MUSE (punti neri). La curva verde rappresenta il modello di King che
meglio approssima il profilo di densita proiettato ottenuto come descritto nel testo
(lo shading verde riporta il livello di confidenza a 10).

I valori dei parametri strutturali ricavati coi due diversi fit (densita e dispersione
di velocita contemporaneamente nel primo caso e solo densita nel secondo) risultano
in accordo tra loro entro le incertezze riportate.
In entrambi i casi, il modello di King riproduce adeguatamente sia la struttura in-
terna dell’ammasso sia la sua cinematica. In particolare, il profilo di dispersione di
velocita sembra seguire ’andamento atteso per un GC, senza particolari deviazioni
nelle regioni centrali (mentre quelle esterne rimangono al momento non-vincolate da
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dati osservati).

Come risultati finali sono stati adottati i valori ottenuti dal fit combinato dei due
profili, dato che tiene conto anche dell’andamento del profilo di dispersione di velo-
cita per vincolare i parametri caratteristici dell’ammasso.

A questo punto, e stato eseguito il confronto tra i risultati ottenuti in questo
lavoro di tesi e quelli dei lavori precedenti presenti in letteratura.
A scopo comparativo, in Figura 6.4, insieme al profilo di dispersione di velocita
ottenuto dall’analisi dei dati MUSE in questo lavoro di tesi vengono mostrati i
risultati ottenuti dall’analisi di velocita radiali (Baumgardt & Hilker, 2018) in ciano,
da moti propri HST (Libralato et al., 2022) in giallo, e dai moti propri Gaia (Vasiliev
& Baumgardt, 2021) in viola. I valori di letteratura riportati campionano, per la
maggior parte, le regioni esterne del profilo, non coperte dai dati MUSE. Nonostante
questo, i risultati di letteratura presentano, in generale, un buon accordo con il
modello di King che meglio approssima il profilo di dispersione di velocita ottenuto
in questo lavoro. Tra i profili di letteratura, solo quello presentato in Libralato
et al. (2022) ottenuto dall’analisi di moti propri HST, copre una regione in comune
con MUSE e anche in questo caso i due profili mostrano un buon accordo entro le
incertezze. Si puo notare che le barre d’errore ottenute per le RV in questo lavoro
di tesi sono pin grandi di quelle ottenute in Libralato et al. (2022) per le regioni
coperte da entrambi i data set. Questo € dovuto principalmente al fatto che la
determinazione di un profilo di dispersione di velocita tramite analisi spettroscopiche
ha, in generale, una minore statistica rispetto all’analisi dei moti propri.
Abbiamo, inoltre, confrontato i valori dei parametri strutturali del modello di King
ricavati in questo lavoro con quelli presenti in letteratura. In particolare, le stime
riportate in Harris (1996, 2010 edition) sono ¢ = 1.53, r. = 13.2" rp,, = 41.4" e
r; = 447.3" che risultano in disaccordo con quelli ricavati in questa tesi. La differenza
riscontrata e stata accreditata, ancora una volta, alla bassa statistica presente nello
studio di Harris (1996, 2010 edition).
Si e potuto inoltre confrontare la stima di oy qui ricavata con quella presente in
Baumgardt & Hilker (2018) e Libralato et al. (2022) che riportano, rispettivamente,
oorv = 4.7 km/s e oo ppr = 5.35 £0.11 km/s. In questo caso il nostro valore di
0o risulta confrontabile con quello di Libralato et al. (2022), mentre non ¢ possibile
stimare quanto significativa e la differenza rispetto al valore di Baumgardt & Hiker.
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Figura 6.4: Profilo di dispersione di velocita ottenuto in questo lavoro di tesi (cerchi
neri) con sovrapposto il modello di King (linea rossa) che meglio lo approssima (lo
shading rosso riporta la confidenza ad 1o). Sono stati inoltre riportati i valori
ottenuti da Baumgardt & Hilker (2018) in ciano, Libralato et al. (2022) in giallo e
Vasiliev & Baumgardt (2021) in viola.

Come ultimo step, abbiamo incluso nel fit simultaneo dei profili di densita e
dispersione di velocita, anche i punti del profilo di dispersione di velocita provenienti
dalla letteratura, in modo da campionare anche la parte esterna del profilo. In
particolare, abbiamo utilizzato i nostri punti MUSE per la regione centrale, i valori
di Libralato et al. (2022) per coprire la regione intermedia, e le misure di Baumgardt
& Hilker (2018) per la regione piu esterna. Il modello di King ottenuto & mostrato
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in Figura 6.5. In questo caso, i parametri ottenuti tramite il best-fit sono: Wy =
741028 ¢ =1.6540.08, 7. = 11.9"775 e 09 = 5.4 + 0.1 km/s. Riportiamo inoltre i
valori di 75, = 59.6"12 | e r, = 549.8"13)% ottenuti in questo step.

Le stime ottenute risultano in accordo, entro le incertezze con quelli precedentemente
ricavati. Osservando il profilo di dispersione di velocita riportato in basso in Figura
6.5 si nota che I'aggiunta dei punti di letteratura, che campionano le parti piu esterne
dell’ammasso, riduce significativamente l'incertezza su oy. Tuttavia, i residui del
profilo di densita (pannello sotto la Figura 6.5 in alto) mostrano che il modello
di King di best fit trovato in questo caso non riproduce bene il profilo osservato,
soprattutto nella parte esterna.
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Figura 6.5: Le figure mostrano i profili di densita osservato (punti neri, in alto)
e di dispersione di velocita (punti neri, in basso) ottenuti in questo lavoro. Nel
pannello in basso sono riportati anche i risultati ottenuti in Baumgardt & Hilker
(2018) in ciano e in Libralato et al. (2022) in azzurro. In entrambi i pannelli la
curva rossa rappresenta il modello di best fit ottenuto dal fit simultaneo dei due
profili considerando anche i valori di dispersione di velocita di letteratura. Nella
figura in alto, il pannello in basso mostra i residui tra i punti osservati e il modello.
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6.2 Limiti di massa per un IMBH in NGC 6934

Come gia anticipato nel paragrafo 1.3, 'eventuale presenza di un IMBH nel nucleo
di NGC 6934 dovrebbe produrre una cuspide nei profili di densita e, soprattutto, di
dispersione di velocita. Nel caso dell’ammasso studiato, entrambi i profili mostrano,
invece, un andamento piatto nella regione centrale in accordo con il modello di King
trovato. Questo suggerisce di poter escludere la presenza di un IMBH.

Nonostante ’assenza di un’evidente cuspide centrale nel profilo di dispersione di
velocita, non si puo escludere definitivamente la presenza di un IMBH nel nucleo
dell’ammasso. Infatti, gli effetti prodotti sul moto delle stelle da un eventuale oggetto
compatto sono visibili solo all’interno del suo raggio di influenza, il quale potrebbe
essere inferiore alla distanza radiale coperta dal punto piu interno del profilo MUSE;,
e quindi non essere rilevabile dalla nostra analisi.

Ricordiamo che il raggio di influenza di un BH e dato dalla relazione :

'BH — o2 (62)
dove o ¢ la dispersione di velocita, G = 6.67 x 10® em?g~'s72 ¢ la costante di

gravitazione universale e Mgy € la massa del BH. Tramite questa relazione ¢ quindi
possibile stimare a quale distanza del centro dell’ammasso gli effetti dell’eventuale
IMBH sarebbero osservabili. Utilizzando Eq. (6.2), assumendo una distanza per
I'ammasso di 16.1 kpe (Hessels et al., 2007) e prendendo la o centrale ricavata

prima oo = 5.3 £ 0.3 km/s, sono stati ricavati i valori del raggio di influenza per
diversi valori di massa del BH (Tabella 6.1).

Mpu /Mo 1Br["]

1-103 2.13
2103 4.25
4-103 8.50
6-103 12.75

Tabella 6.1: Valori del raggio di influenza di un eventuale IMBH al centro di NGC
6934 al variare della sua massa.

Questi valori di rgy sono stati sovrapposti al profilo di dispersione di velocita
(Figura 6.6) per mostrarne la posizione relativa rispetto ai punti osservati. Questo
ci ha permesso di escludere la presenza di un IMBH di massa superiore a 2 - 103M,
(corrispondente a gy = 4.25") dato che, in questo caso, gli effetti della sua influen-
za sarebbero stati osservabili gia nelle regioni del profilo di dispersione di velocita
coperte dai dati MUSE.
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Figura 6.6: Profilo di dispersione di velocita (punti neri) di NGC 6934 con sovrap-
posto il modello di King (curva rossa) ottenuto dal fit contemporaneo di entrambi
i profili di dispersione di velocita e di densita. Sono state inoltre sovrapposte delle
rette verticali corrispondenti a possibili raggi di influenza per un IMBH al centro
dell’ammasso. I valori di raggio riportati corrispondo, in ordine crescente, a valori
di Mpp /Mg di1-103,2-10% e 4-103.

Un calcolo pit preciso e stato effettuato utilizzando come valore di rgp il raggio
corrispondente al punto piu interno ottenuto in questo lavoro per il profilo di di-
spersione di velocita, cioe rgp» = 4.07". E’ cosi stato possibile imporre un limite di
massa superiore per un IMBH nel centro di NGC 6934 di My jim = 1.9+ 103 M.
I risultati qui ottenuti non sono sufficienti pero per per confermare o escludere la
presenza di un IMBH meno massivo di questo limite nelle zone centrali di NGC 6934.
Per fare cio sarebbe necessario analizzare regioni ancora piu interne dell’ammasso
per cercare segni di una cuspide.
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6.3 Conclusioni

Lo scopo principale di questo elaborato e lo studio della cinematica interna delle
regioni centrali (r < 16”) del GC NGC 6934, determinando il suo profilo di disper-
sione di velocita a partire da dati MUSE.

NGC 6934 ¢ un ammasso globulare nella costellazione del Delfino ad una distanza
di circa 16.1 kpc (Hessels et al., 2007) dal Sole. Per lo studio della cinematica di
questo ammasso sono stati utilizzati i dati acquisiti con spettrografo a campo inte-
grale MUSE (del telescopio ESO-VLT al Paranal), ottenuti nell’ambito del progetto
“What is going on in globular cluster cores? Unveiling the core kinematics at sub-
arcsec scale” (PI: Ferraro). I dati utilizzati consistono in 6 puntamenti acquisiti
con MUSE nella configurazione NFM, la quale garantisce la risoluzione spaziale pit
alta disponibile (0.025” /pix) grazie all’'utilizzo di un sistema di correzione ad ottiche
adattive chiamato GALACSI (Strobele et al. 2012, Arsenault et al. 2008), che per-
mette di limitare gli effetti della turbolenza atmosferica che alterano le osservazioni
da Terra. I dati cosi ottenuti campionano l'intervallo spettrale da 480 nm a 930
nm, con risoluzione spettrale media di 3000. Questi dati sono stati pre-ridotti dalla
pipeline ESO (Weilbacher et al.; 2020) che produce i data cube su cui verra eseguita
I’analisi.

Il passaggio successivo consiste nell’estrazione degli spettri delle singole sorgenti
risolte presenti nei campi di vista dei data cube tramite 'utilizzo del software Pam-
pelMuse (Kamann et al., 2012), sviluppato appositamente per 'estrazione di spettri
in ambienti di forte crowding stellare tramite spettroscopia a campo integrale. Per
il corretto funzionamento del software e necessario fornire, oltre che un data cube,
anche un catalogo fotometrico ad alta risoluzione spaziale con le coordinate esatte
di tutte le sorgenti nel campo di vista MUSE, in modo da poter risolvere corretta-
mente le singole stelle. A questo scopo e stato utilizzato un catalogo di riferimento
ottenuto tramite osservazioni HST/ACS (Sarajedini et al., 2007) che fornisce la posi-
zione di tutti gli oggetti risolti di NGC 6934 e la loro magnitudine in banda F814W.
PampelMuse richiede inoltre la scelta di un modello di PSF che verra utilizzato per
I'estrazione di spettri decontaminati dal contributo della luce delle stelle vicine. A
questo scopo e stato scelto il modello Maoppy (Fétick et al., 2019).

Una volta estratti gli spettri MUSE, sono state determinate le RV delle stelle sfrut-
tando Deffetto doppler delle righe del tripletto del Ca (a 8498 , 8542 e 8662 A). A
tal fine & stato generato un set di spettri sintetici da utilizzare come confronto per
gli spettri osservati. Questi spettri sintetici sono stati prodotti tramite il software
AUTOKUR (il quale si basa sui codici ATLAS9 e SYNTHE, Kurucz 2005), nello
stesso range spettrale di MUSE e con risoluzione spettrale simile. Inoltre, gli spet-
tri sintetici sono stati generati con la stessa metallicita dell’ammasso e utilizzando
paramenti atmosferici simili a quelli dei target, in modo da ottenere degli spettri
simulati con le stesse caratteristiche spettrali degli osservati. Tramite 'utilizzo di
un’isocrona appropriata, sono state selezionate 11 coppie log(g) e Ters lungo 'RGB
e 7 lungo I'HB. Una volta generati gli spettri sintetici utilizzando le coppie di dati
appena selezionate, sono state determinate le RV delle stelle. Ogni spettro osservato
e stato normalizzato e, tramite una procedura iterativa, confrontato con ognuno dei
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sintetici a disposizione. Utilizzando la regione di spettro vicino al tripletto del Ca,
la procedura sposta in lunghezza d’onda i sintetici, ad intervalli corrispondenti a
0.1 km/s, al fine di determinare la RV della stella in esame. Per maggiori dettagli
sulla procedura si rimanda al paragrafo 4.2.2. Le incertezze sulle stime di RV so-
no state ottenute tramite simulazioni Monte Carlo (si veda paragrafo 4.2.3). Dopo
aver verificato che le misure di RV provenienti dai diversi puntamenti MUSE fossero
omogenee tra loro, i risultati ottenuti da ogni campo MUSE sono stati combinati in
un unico catalogo creando cosi il catalogo cinematico per NGC 6934.

Il primo risultato ottenuto ¢ la nuova determinazione del centro gravitazionale di
NGC 6934. Questo valore e stato stimato mediando la posizione delle singole stelle e
non dal picco del profilo di brillanza come spesso viene fatto, quindi offre una misura
piu precisa del centro gravitazionale del sistema. A tal fine e stato utilizzato il cata-
logo fotometrico HST/ACS (Sarajedini et al. 2007), ed e stata ottenuta la seguente
stima del centro gravitazionale: RA : 20h 34m 11.4s e Dec : 7° 24" 16.2" con
un errore stimato di 0.18” (Figura 5.1). Questo valore & stato poi confrontato con
il valore di letteratura RA : 20h 34m 11.3s e Dec : 7° 24" 16.1" (Harris 1996,
2010 edition) mostrando una lieve discrepanza.

Gli step successivi consistono nella stima della velocita sistemica dell’ammasso e nel-
la costruzione del suo profilo di dispersione di velocita. La velocita sistemica (V)
e stata determinata utilizzando il metodo della maximum lilelihood, e considerando
un sotto campione di misure affidabili di velocita applicando le seguenti selezio-
ni: errgy < 5 km/s e S/N > 15. 1l valore ottenuto ¢ Vy,s = —406.32 £ 0.42
km/s. Questo valore ¢ in buon accordo con quelli presentati in Kimmig et al.
(2015) e Baumgardt & Hilker (2018), rispettivamente di Vs = —406.5 £ 0.5 km/s
e Viys = —406.1£0.5 km/s, mentre ¢ in disaccordo con in Harris (Harris 1996, 2010
edition) che riporta Vy,, = —411.4 4+ 1.6 km/s.

Questo valore di velocita sistemica e stato utilizzato per determinare la dispersione
di velocita al variare della distanza dal centro dell’ammasso. Dalle misure di velocita
MUSE selezionate per errgy < 5 km/s e S/N > 15, ¢ stato ottenuto il profilo di
dispersione di velocita nella regione centrale del sistema, come descritto nel para-
grafo 5.2.2. A scopo di confronto, in Fig. 5.4 ¢ mostrato il profilo di dispersione di
velocita ottenuto in questo lavoro insieme a quelli determinati in lavori precedenti,
in particolare, il profilo ottenuto in Baumgardt & Hilker (2018) da misure di RV,
quello presentato in Libralato et al. (2022) basato su moti propri HST, e quello de-
terminato a partire da dati Gaia in Vasiliev & Baumgardt (2021). E’ evidente che
i risultati di letteratura sono complementari al profilo ottenuto dai dati MUSE, in
quanto campionano principalmente la regione esterna dell’ammasso. Combinando i
vari risultati si ottiene una una buona rappresentazione del profilo di dispersione di
velocita di NGC 6934 su tutta la sua estensione radiale. Nella regione centrale si ha
in generale un buon accordo tra i punti del profilo ottenuti dai dati MUSE in questo
lavoro e quelli ottenuti dall’analisi dei moti propri HST.

Successivamente, ¢ stata investigata la struttura interna di NGC 6934 attraverso
la costruzione del suo profilo di densita proiettato dal conteggio delle singole stel-
le. Questo e stato ottenuto utilizzando il catalogo fotometrico HST/ACS che copre
le regioni centrali, combinato nella parte esterna con un catalogo a grande campo
(Stetson et al. 2019.). 11 profilo di densita ottenuto ¢ mostrato in Figura 5.9.

Una volta trovati i profili di dispersione di velocita e di densita ne ¢ stato eseguito
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un fit simultaneo con una famiglia di modelli di King per determinare i parametri
strutturali di NGC 6934. Come previsto per i GCs, il modello di King ricavato tra-
mite il best-fit, riproduce adeguatamente sia le proprieta strutturali dell’ammasso
(profilo di densita) sia quelle cinematiche (profilo di dispersione di velocita). Sono
quindi stati ricavati i seguenti valori: parametro di concentrazione ¢ = 1.63 £ J:9¢
, raggio di core r, = 10.5” £ 1.2"” e dispersione di velocita centrale oy = 5.4 + 0.4
km/s. Questi sono stati inizialmente confrontati con le stime presenti in Harris
(1996, 2010 edition) che riporta: ¢ = 1.53 |, r. = 13.2"” e 09 = 5.1 km/s dove le
discrepanze riscontrate possono essere associate alla bassa statistica delle misure
ottenute in Harris. La stima di oy ottenuta in questo lavoro e in accordo anche col
valore ottenuto in Libralato et al. (2022) (¢ = 5.35 £0.11 km/s), mentre non si ¢
in grado di stimare quanto sia significativa la differenza rispetto al valore derivato
da Baumgardt & Hilker (2018) (o9 = 4.7 km/s).

Infine, e stato stimato un limite superiore per la massa di un eventuale IMBH al-
I'interno del nucleo di NGC 6934 utilizzando 'Eq. (6.2), che rappresenta il raggio
di influenza di un BH. Utilizzando il valore di raggio corrispondente al punto piu
interno nel profilo di dispersione di velocita (rgy = 4.07”), ¢ stata ottenuta una
massa limite per il BH di My pwiim = 1.9 - 103M,. Questo valore &, tuttavia, solo
un limite superiore, e non risulta possibile escludere la presenza di un IMBH con
massa inferiore, in quanto per verificarlo sarebbero necessari ulteriori studi a mag-
giore risoluzione spaziale.

I risultati presentati in questa tesi mostrano come gli strumenti di nuova genera-
zione (MUSE in questo caso) rappresentano un punto di svolta nello studio della
cinematica di sistemi stellari altamente densi. Tramite osservazioni MUSE/NFM
infatti e stata possibile la caratterizzazione cinematica delle regioni piu interne di
NGC 6934.

Un interessante sviluppo futuro sarebbe sicuramente quello di combinare le misure
di RV con quelle dei moti propri al fine di ricavare misure piu accurate del profilo di
dispersione di velocita nelle regioni piu esterne del sistema e di ottenere una visione
completa della cinematica tridimensionale dell’ammasso.

Infine, misure piu accurate e ulteriori passi avanti saranno possibili anche tramite
nuovi strumenti. Tra questi citiamo ERISQVLT (Davies et al., 2023) in grado di
combinare imaging con risoluzione spaziale fino al sub-arco secondo (anche tramite
I'utilizzo di sistemi di ottiche adattive all’avanguardia) e spettrografia con risolu-
zione spettrale fino a 8000. Inoltre, il futuro arrivo di strumenti come Mavis@QVLT
(McDermid et al. 2020; Monty et al. 2021) e MICADOQELT (Fiorentino et al.,
2020) segneranno un passo avanti nell’esplorazione di campi stellari affollati grazie
alla precisione che potranno fornire sulle misure del moto proprio in questi ambienti.
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Appendice A

Maximum likelihood

Nella statistica Bayesiana (van de Schoot et al.; 2021), il principio della maximum
likelihood (o della massima verosimiglianza) afferma che, dato un insieme di valori
che seguono una distribuzione di tipo noto, si puo ottenere una stima dei parametri
della suddetta distribuzione massimizzando la verosimiglianza dei dati osservati. In
questo caso la verosimiglianza ¢ una misura che indica quanto sia probabile che i
dati osservati siano casualmente generati da un modello con parametri specifici. Il
principio di massima verosimiglianza afferma allora che i valori dei parametri del
modello che rendono i dati osservati piu probabili rappresentano la stima piu plau-
sibile per i valori reali della distribuzione.

In particolare in questa tesi e stato utilizzato il principio della maximum likelihood
per trovare la velocita sistemica vy e i modelli di King piu adatti per I'ammasso
NGC 6934. Prendiamo ora in esempio il caso del calcolo di vys per esporre il funzio-
namento di questo principio. E’ stato innanzitutto supposto che i valori di velocita
radiali trovati per le singole stelle si distribuiscano in maniera Gaussiana intorno al
valore della velocita sistemica e che la larghezza della Gaussiana sia proporzionale al
contributo della dispersione di velocita reale dell’ammasso (o,) e dell’incertezza sulle
misure utilizzate (0;). Partendo da queste ipotesi ¢ possibile calcolare la probabilita
di misurare un particolare valore di velocita radiale (v;) per una stella tramite la
relazione:

vays:gr(vi) = 1 6(1)}? [_%} (Al)
' 2m(o? + 02) 2(0; + 0?)

Risulta allora immediato che la probabilita di misurare un campione di N velocita
v; ¢ data da:

b B 1 (v; _USyS)Q A9
by (V1 02,00, ON) = E 2m(o? + Uz)exp 20?4 02) (42)

In questo caso il principio di maximum likelihood afferma che i valori di vy € o,
che massimizzano la probabilita riportata in Eq. (A.2) rappresentano una buona
stima per i valori reali della distribuzione che ha generato i valori di RV osservati. Il
valore massimo di P,, , 5, (v1, 2, ..,v,) puo essere quindi trovato imponendo la sua
derivata uguale a zero. Risulta tuttavia pit comodo trasformare questa equazione
in forma logaritmica, passaggio concesso dato che la funzione in esame € monotona

crescente cosi che il valore che massimizza il In(P) ¢ lo stesso che massimizza P. Si
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ottiene allora la seguente relazione:

N 2
In(P)=—= Zln (02 +02) + Z { Usy;) - Eln(27r) (A.3)
— 0?2 + 02 2
Ottenuta quindi una stima sui valori di vsys € 0, massimizzando la precedente fun-
zione, risulta necessario procedere al calcolo del valore dell’incertezza da associare a
queste misure. Questo coincide con il calcolo della varianza dei valori che forniscono
il massimo nell’Eq.(A.3), Uy € ;.
Sapendo che le funzioni 05,5 — vsys € 0, — 0, sono distribuzioni gaussiane centrate
sullo zero si avra che la loro variabilita congiunta potra essere calcolata tramite
I'utilizzo della matrice di covarianza:

A= [ﬁ Z] (A.4)

con a =02 eb=o02 che rappresentano le due varianze.
sys T

I valori di @ e b possono essere quindi ricavati tramite 'inversa della matrice di
covarianza:

92InP 92InP
o | 00rOvsys |
A*l _ Vsys,Or Vsys,Or (A5)
92InP 92InP
OvsysOor o2
'Dsysaa"r 'Dsysﬁ"r
che per definizione e data da:
b ¢
-1 _ b—c2 b—c2
S i (A6)
ab—c? ab—c?

Utilizzando quindi le relazioni riportate in Eq.(A.5) e Eq.(A.6) & possibile costruire
un sistema di tre equazioni in tre incognite (a,b e ¢) arrivando cosi ai valori per le
varianze o3 e 07
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