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Li occhi miei ghiotti andavan pur al cielo,

pur là dove le stelle son più tarde,

sì come rota più presso a lo stelo.

E ’l duca mio: "Figliuol, che là su guarde?".

E io a lui: "A quelle tre facelle

di che ’l polo di qua tutto quanto arde".

(Dante, Purg. VIII, 85-90)
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Introduzione

Gli ammassi globulari sono sistemi di 105 - 106 stelle, legate gravitazionalmente tra loro.
Sono tra i sistemi stellari più vecchi della nostra Galassia e prodotti da un singolo burst di
formazione stellare, quindi presentano stelle coeve e chimicamente omogenee. Questa ca-
ratteristica li rende importanti strumenti per studiare le previsioni teoriche dell’evoluzione
stellare.
Gli ammassi globulari sono presenti in tutte le galassie, ma solo per quelle più vicine del
Gruppo Locale (come ad esempio le Nubi di Magellano e Andromeda, M31) si è in grado di
risolvere le singole stelle attraverso fotometria e spettroscopia.
Nonostante essi siano tra i sistemi maggiormente studiati ancora non si ha una profonda
conoscenza riguardo le loro proprietà cinematiche e dinamiche. Inizialmente gli ammassi
globulari venivano descritti come sistemi a simmetria sferica, isotropi e non rotanti. Nuovi
studi hanno rivelato, però, e�etti di anisotropia delle velocità e rotazione interna, dimo-
strando che essi sono oggetti dinamicamente più complessi.
Inoltre, si pensa che le regioni centrali degli ammassi globulari possano ospitare i buchi neri
di massa intermedia, oltre che oggetti esotici quali Blue Straggler Stars, Millisecond Pulsar
e binarie X. Dimostrare l’esistenza di tali buchi neri avrebbe impatti notevoli sulla ricer-
ca astro�sica odierna. Essi, ad esempio, potrebbero risolvere il problema della formazione
dei buchi neri supermassicci, dell’esistenza delle Ultraluminous X-ray sources e potrebbero
rivelarsi interessanti per lo studio delle onde gravitazionali. Tuttavia, la loro esistenza è
tuttora controversa in quanto non sono ancora state trovate prove osservative convincenti.
Gli studi che sostengono prove a favore della loro esistenza, al momento, sono basati su
risultati di spettroscopia a luce integrata, mentre una prova molto più a�dabile consiste-
rebbe nell’osservare una cuspide centrale nel pro�lo di dispersione di velocità basato su
velocità radiali di stelle individuali. Poiché sono necessarie misure spettroscopiche di stelle
individuali in regioni estremamente dense, si utilizzano, ai �ni di poterle risolvere, spettro-
gra� a campo integrale dotati di sistemi di ottiche adattive, come nel caso dello strumento
SINFONI, montato sul telescopio YEPUN del VLT-UT4.
Il presente lavoro di tesi si inserisce all’interno di un progetto il cui scopo principale è rivol-
to allo studio della cinematica e dinamica delle regioni più centrali degli ammassi globulari
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ad alta densità. In particolare, questo lavoro si focalizza sulla ricerca di una "�rma" cinema-
tica di un buco nero di massa intermedia nell’ammasso globulare NGC 6441, situato nelle
regioni del bulge galattico. L’analisi presentata nel seguente lavoro utilizza una nuova pro-
cedura che mira a risolvere i principali problemi riscontrati in lavori simili svolti in passato.
Ai �ni di ottenere il pro�lo di dispersione di velocità radiale sulla base della determinazio-
ne delle velocità di stelle singole nei primi arcosecondi centrali dell’ammasso, sono stati
utilizzati spettri acquisiti tramite osservazioni SINFONI@VLT. Tali velocità, inoltre, sono
state combinate con i pro�li provenienti da dati MUSE@VLT per le regioni intermedie e
osservazioni FLAMES@VLT per le regioni più esterne. È stato determinato, così, un primo
pro�lo di dispersione di velocità radiale sull’intera estensione dell’ammasso. Tale pro�lo è
stato poi ride�nito escludendo stelle i cui spettri risultassero contaminati dalla presenza di
stelle vicine. Il risultato ottenuto è stato confrontato prima con il modello di King derivante
da uno studio di brillanza super�ciale di letteratura e poi con un modello ricavato da uno
studio sul pro�lo di densità. Inoltre, è stato svolto un confronto anche con le misure di
velocità derivante da uno studio di letteratura sui moti propri. In prima approssimazione il
risultato ottenuto sembra indicare un pro�lo di dispersione costante nelle regioni interne
suggerendo di escludere, quindi, la presenza di un buco nero di massa intermedia. Tuttavia,
ipotizzando che una deviazione centrale possa essere presente in regioni ancora più interne
rispetto a quelle campionate, è stato stimato il limite superiore per la massa del possibile
buco nero presente all’interno dell’ammasso globulare NGC 6441.

La tesi è strutturata nel seguente modo:

• Nel Capitolo 1 vengono riassunte le proprietà principali degli ammassi globulari e
della loro dinamica, so�ermandosi principalmente sui modelli di King e sui processi
che determinano la loro evoluzione dinamica;

• Nel Capitolo 2 vengono descritti i buchi neri di massa intermedia, in particolare
evidenziando la loro relazione con gli ammassi globulari, i possibili scenari di forma-
zione, gli impatti che avrebbero sulla ricerca astro�sica e le loro possibili evidenze
osservative;

• NelCapitolo 3 vengono descritti gli strumenti e le tecniche con cui sono stati raccolti
i dati. Dopo una breve descrizione del Very Large Telescope, ci si so�erma sui sistemi
di ottiche adattive e sulla spettroscopia a campo integrale, per poi focalizzarsi sullo
strumento SINFONI;

• Nel Capitolo 4 viene presentato il target scienti�co, il dataset osservativo a disposi-
zione e la procedura di preriduzione dati utilizzata;
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• Nel Capitolo 5 viene discussa la riduzione dei dati: in primo luogo si trova una
panoramica dei problemi riscontrati in analisi passate; in seguito, viene descritta la
procedura che ha portato alla determinazione delle velocità radiali relative alle singole
stelle; in�ne, viene descritta la creazione del catalogo �nale;

• Nel Capitolo 6 vengono presentati i risultati: come prima cosa è stata stimata la
contaminazione delle stelle presenti nel catalogo; in seguito, è stata determinata la
velocità sistemica che è servita per determinare il pro�lo di dispersione di velocità
radiale dell’ammasso analizzato; sono stati eseguiti, poi, dei confronti coi modelli
derivanti da diversi studi (brillanza, densità, moti propri); in�ne, è stato determinato
il limite di massa per l’eventuale buco nero di massa intermedia presente all’interno
di tale ammasso;

• Nel Capitolo 7 vengono riassunti i risultati ottenuti dalla seguente analisi e mostrati
i possibili sviluppi futuri di tale lavoro.



Capitolo 1

Ammassi Globulari

1.1 Proprietà generali

Gli ammassi globulari sono sistemi di 105 - 106 stelle, legate gravitazionalmente tra di loro
e racchiuse in un volume, in prima approssimazione sferico, che presenta un diametro di
circa 20 - 100 pc e tali sistemi stellari sono presenti in tutte le galassie.
Non tutti gli ammassi globulari possono essere risolti nelle singole stelle, ma ciò dipende
dalla loro distanza e dalla potenza risolutiva della strumentazione odierna. Attualmente,
esistono ammassi globulari risolti, oltre a quelli galattici, anche nelle galassie del Gruppo
Locale, come nelle Nubi di Magellano e in Andromeda (M31).
In particolare, all’interno della nostra Galassia sono stati osservati circa 150 ammassi glo-
bulari e la maggior parte di essi sono localizzati entro 15 - 20 kpc dal centro galattico, nelle
regioni del bulge e dell’alone.
Gli ammassi globulari, inoltre, sono tra i sistemi stellari più vecchi della nostra Galassia e
prodotti da un singolo burst di formazione stellare. Essi, infatti, rientrano, in prima appros-
simazione, nella classi�cazione delle cosiddette popolazioni stellari semplici (Simple Stellar
Population, SSP).
Una SSP è un modello teorico che descrive una popolazione stellare come composta solo
da stelle singole e nate da un unico burst di formazione stellare. Ciò implica che le stelle
si siano formate tutte nello stesso momento e da una stessa nube molecolare e che, quindi,
esse siano coeve ed omogenee da un punto di vista chimico (Renzini & Buzzoni, 1986).
Nel caso particolare degli ammassi, però, recenti studi hanno mostrato che al loro interno
esistono anche sistemi binari (Sollima et al., 2007) e che è presente uno spread negli ele-
menti leggeri, il quale indica la presenza di più popolazioni stellari (Carretta et al., 2009).
Generalmente, quindi, gli ammassi globulari sono sistemi coevi, estremamente vecchi (con
età di ∼ 11 - 13 Gyr) e metal-poor ([Fe/H] < - 1). Esistono, però, delle eccezioni: un grup-
po di ammassi risulta essere leggermente più giovane (∼ 15 - 17 %) e con metallicità più
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1.1. PROPRIETÀ GENERALI 7

Figura 1.1: Distribuzione dell’età, normalizzata rispetto all’età media, in funzione della metallicità
per gli ammassi globulari galattici. La maggior parte di essi (riquadro blu) hanno [Fe/H] < - 1 e sono
coevi; una parte di essi (riquadro verde) hanno metallicità più elevata ([Fe/H] > - 1) ed età interme-
die; in�ne, alcuni ammassi (riquadro nero) mostrano una metallicità intermedia e sono ancora più
giovani dei precedenti (Rosenberg et al., 1999).

elevata ([Fe/H] > - 1); mentre un altro gruppo mostra età ancora più giovani e metallicità
intermedie (Rosenberg et al., 1999). In �gura 1.1 vengono mostrati i tre gruppi di ammassi
osservati all’interno della nostra Galassia.

In particolare, gli ammassi globulari poveri di metalli sono prevalentemente presenti nell’a-
lone, mentre quelli con metallicità più elevate si trovano, soprattutto, nelle regioni del bulge
galattico. La loro distribuzione, pertanto, risulta essere bimodale, con un picco a [Fe/H]∼ -
1.6 per gli ammassi metal-poor e un secondo picco a [Fe/H] ∼ - 0.6 per gli ammassi metal-
rich. In �gura 1.2 viene mostrata la distribuzione bimodale di metallicità degli ammassi
galattici (Harris, 2010).

Inoltre, esistono ammassi globulari peculiari all’interno della Via Lattea, i quali mostrano
una grande dispersione in Ferro. Vengono considerati peculiari in quanto quelli "genui-
ni" mostrano anticorrelazioni e disomogeneità negli elementi leggeri, ma non presentano
disomogeneità per quanto riguarda il Ferro. Essi, infatti, non sono abbastanza massicci
da possedere una buca di potenziale su�cientemente profonda da trattenere il materiale
espulso dalle esplosioni di Supernovae. Nel caso dei seguenti ammassi, invece, il materia-
le espulso da esse è responsabile dell’arricchimento del gas da cui si è formata la seconda
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popolazione (si parla di multi-iron population). Gli ammassi peculiari, pertanto, si devono
essere formati in maniera diversa dagli altri ammassi globulari. Essi sono:

• ω Centauri: si trova nell’alone galattico e molto probabilmente è ciò che rimane del
nucleo di una galassia nana distrutta (Lee et al., 1999);

• Terzan 5 e Liller 1: si trovano, invece, nel bulge della Galassia e recenti studi mostrano
che potrebbero costituire il frammento di una delle strutture che hanno portato alla
formazione del bulge (Ferraro et al., 2009a; Ferraro et al., 2020).

Figura 1.2: Distribuzione bimodale degli ammassi globulari in funzione della metallicità [Fe/H]. Un
primo picco corrisponde ai sistemi metal-poor con [Fe/H]∼ - 1.6 e il secondo picco riguarda sistemi
più metallici con [Fe/H] ∼ - 0.6 (Harris, 2010).

1.2 Diagramma Colore-Magnitudine

Il diagramma colore magnitudine (CMD) è uno strumento molto importante per studiare le
proprietà delle stelle appartenenti ad una SSP.
Il CMD, in particolare, è il corrispettivo osservativo del diagramma di Hertzsprung-Russell,
nel quale vengono rappresentate le tracce evolutive dei sistemi stellari che si considerano.
Una stella, infatti, con la sua temperatura e luminosità si posiziona in un punto speci�co
di tale diagramma. La stella, poi, evolvendo, occuperà regioni diverse all’interno del dia-
gramma stesso, formando una traccia evolutiva. Nel CMD, invece, ogni stella è de�nita
da un colore e da una magnitudine, e tali quantità sono traccianti della temperatura e del-
la luminosità, rispettivamente. A di�erenza di queste ultime, colore e magnitudine sono
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Figura 1.3: Esempio di diagramma colore-magnitudine dell’ammasso globulare M3 nel quale
vengono messe in evidenza le diverse fasi evolutive del sistema stellare (Renzini & Fusi Pecci, 1988).

quantità direttamente osservabili e misurabili e ciò costituisce il motivo per cui si utilizza il
CMD. Tale diagramma, inoltre, presenta diverse sequenze, brevemente descritte di seguito
e indicate in �gura 1.3:

• Sequenza Principale (Main Sequence, MS): fase di fusione dell’idrogeno nel nucleo
della stella. È la fase più lunga della vita di una stella e il tempo di permanenza in MS
dipende dalla massa in gioco: tanto più la stella è massiccia e tanto più il tempo di MS
è breve. Il punto �nale di tale fase coincide con il Turn O� (TO), il quale rappresenta
il momento in cui la stella termina l’idrogeno nel nucleo;

• Ramo delle Giganti (Sub Giant Branch, SGB): fase di fusione dell’idrogeno in shell
"spessa". Questo ramo riguarda le stelle di piccola massa, con M < 1.2 M� e, quindi,
risulta tipicamente visibile nelle popolazioni stellari vecchie. Se le stelle sono mas-
sicce, infatti, lo spostamento dal TO al successivo ramo delle Giganti avviene molto
rapidamente e si parla di Hertzsprung gap;

• Ramo delle Giganti Rosse (Red Giant Branch, RGB): fase di fusione dell’idrogeno in
shell "sottile". Durante questa fase avviene il primo dredge-up, fenomeno attraver-
so il quale il gas processato dalle reazioni termonucleari viene portato in super�cie,
variandone, quindi, le abbondanze chimiche. Lungo il ramo delle Giganti, inoltre,
avviene l’RGB Bump, che corrisponde alla zona in cui le stelle passano tre volte por-
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tando ad un aumento di luminosità in corrispondenza di esso. Anche in questo caso
la massa delle stelle implica una diversa evoluzione per le fasi successive: stelle con
M < 0.5 M� evolvono direttamente in nane bianche in quanto non sono in grado di
innescare la combustione dell’elio; stelle con massa superiore al caso precedente ma
con M < 2.2 M�, invece, presentano un nucleo degenere che porta all’Helium-�ash,
ovvero all’innesco della combustione dell’elio in regime semi-esplosivo nel momento
in cui Mcore = 0.5 M�; in�ne, stelle con M > 2.2 M� non presentano un nucleo de-
genere e innescano la combustione dell’He non appena raggiungono la temperatura
necessaria (T ∼ 108 K);

• Ramo Orizzontale (Horizontal Branch, HB): fase di fusione di He nel nucleo e di H in
shell "sottile". La morfologia dell’HB dipende principalmente dalla massa delle stelle,
ma anche dalla metallicità e abbondanza di elio. In particolare, le stelle che presentano
una massa M < 2.2 M� si posizionano lungo tale sequenza in base alla quantità di
massa persa precedentemente. Tanto maggiore è la massa persa dell’envelope, infatti,
tanto più le stelle si trovano nella parte blu e calda dell’HB, avendo esposto le regioni
più interne. Altrimenti esse si posizionano nella parte più rossa e fredda costituendo il
cosiddetto red-clump. Se le stelle, invece, possiedono una massa M > 2.2 M� formano
la sequenza denominata blue-loop;

• Ramo Asintotico delle Giganti (Asymptotic Giant Branch): fase di combustione di H
ed He in doppia shell. Durante questa fase si veri�cano i cosiddetti pulsi termici,
responsabili dell’attivazione alternata delle due shell e di una serie di contrazioni
ed espansioni che portano alla perdita completa dell’envelope e alla contrazione del
nucleo. Durante questa fase, inoltre, possono avvenire altri due dredge-up in base alla
massa delle stelle, i quali, attraverso moti convettivi, portano in super�cie elementi
processati, come, ad esempio, i prodotti del ciclo CNO. Come nei casi precedenti, la
massa delle stelle de�nisce la loro evoluzione �nale: se la stella possiede una massa M
< 8 M�, allora, evolve in una nana bianca di carbonio e ossigeno; se la stella presenta
una massa M > 8 M�, invece, continua ad innescare tutte le reazioni termonucleari
�no a sintetizzare il Fe nel nucleo. A questo punto, quando Mcore = 1.4 M� la struttura
collassa e avviene l’esplosione in Supernova di tipo II (o core-collapse), il cui remnant
può essere una stella di neutroni, nel caso in cui la massa iniziale fosse più piccola di
25 M�, o un buco nero di tipo stellare, qualora la massa iniziale fosse maggiore a 25
M�.

Uno strumento teorico importante per studiare le popolazioni stellari sono le isocro-
ne: esse sono de�nite come il luogo dei punti occupato da stelle che hanno la stessa età
ma massa di�erente, trovandosi, quindi, in fasi evolutive diverse. In altre parole, le iso-
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crone rappresentano una "fotogra�a" del sistema stellare, a di�erenza di quanto mostrano
le tracce evolutive, le quali rappresentano, invece, il percorso che una data stella compie
all’interno del diagramma seguendo la propria evoluzione temporale.
In particolare, nei sistemi stellari vecchi, come nel caso degli ammassi globulari, la forma
dell’isocrona corrispondente si approssima molto bene alla traccia evolutiva di una stella
con massa pari a quella del TO, in quanto la di�erenza di massa presente tra il TO e le fasi
successive è piccola e trascurabile.

È stato detto che il TO rappresenta il punto, lungo una traccia evolutiva, in cui viene esauri-
to l’idrogeno nel nucleo della stella. La massa in corrispondenza di questo punto, inoltre, è
una funzione dell’età: essa decresce all’aumentare dell’età della popolazione. Pertanto, data
la corrispondenza tra età e massa al TO derivante dai modelli stellari, è possibile ottenere
una stima immediata dell’età del sistema a partire dalla misura di tale massa.
Fissando la metallicità, si può ottenere la seguente relazione analitica, la quale mostra che
la massa al TO varia molto velocemente per quanto riguarda le popolazioni stellari giovani,
mentre la variazione rallenta per popolazioni più vecchie:

logMTO(t) = 7.764− 1.338log(t) + 0.0558log2(t) (1.1)

Considerando anche le abbondanze chimiche e la magnitudine in corrispondenza del TO,
dato che la massa non è direttamente osservabile, si ottiene, a partire ancora una volta dai
modelli stellari, la seguente relazione:

logt = −0.52 + 0.37Mv(TO)− 0.43y − 0.13[Fe/H] (1.2)

dove Mv(TO) è la magnitudine osservata in corrispondenza del TO, y è l’abbondanza in elio
e [Fe/H] rappresenta l’abbondanza degli elementi pesanti. Pertanto, per stimare l’età di un
sistema stellare, è necessario conoscere tali quantità.

1.3 Dinamica

1.3.1 Tempo di rilassamento a due corpi

Per spiegare il comportamento delle stelle all’interno di un ammasso globulare da un punto
di vista dinamico è necessario capire, in primo luogo, se il sistema è di tipo collisionale o
di tipo non collisionale. A tal proposito si considera il tempo di rilassamento a due corpi,
quantità teorizzata da Jeans nel 1929 e, in seguito, sviluppata da Chandrasekhar nel 1942.
Esso viene de�nito come il tempo necessario a�nché le reciproche interazioni gravitazio-
nali tra coppie di stelle modi�chino in maniera signi�cativa le loro orbite iniziali: il sistema
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dipende sempre meno dalle condizioni iniziali, �nché ne perde completamente memoria. In
questo modo la distribuzione delle velocità tende a diventare quasi una Maxwelliana. Ciò
avviene su un tempo scala chiamato tempo di rilassamento a due corpi e può essere stimato
come:

t2b '
0.1N

lnN
tcross (1.3)

dove N è il numero di stelle del sistema, tcross = R/v è il tempo di attraversamento, ovvero
il tempo scala caratteristico che una stella con velocità v impiega per attraversare l’intero
sistema di raggio R e dove si è supposto che il sistema sia all’equilibrio viriale.
Sulla base di queste de�nizioni, un sistema si de�nisce collisionale se il tempo di rilassa-
mento a due corpi è molto inferiore alla sua età (ovvero se t2b « tage); altrimenti, un sistema
si dice non collisionale nel caso in cui t2b » tage. In particolare, nel primo caso gli scambi di
energia cinetica tra le stelle sono e�cienti e la distribuzione delle velocità è simile a quella
di Maxwell-Boltzman; nel secondo caso, invece, si ha che ciascuna stella risente solo del
potenziale medio generato da tutte le altre.
Se si considerano i valori tipici delle galassie si ha che N∼ 1011, tcross ∼ 108 yr e, quindi, t2b
∼ 107 Gyr, che è molto maggiore dell’età del sistema. Pertanto, le galassie vengono de�nite
sistemi non collisionali. Per quanto riguarda i valori tipici degli ammassi globulari, invece,
si ha che N ∼ 105 e che tcross ∼ 105 yr. Il tempo di rilassamento, allora, è di circa 107 - 108

yr. Pertanto, dato che l’età degli ammassi globulari, generalmente, è circa 10 - 13 Gyr, essi
sono de�niti sistemi collisionali: in seguito ad importanti interazioni gravitazionali, quindi,
il sistema perde memoria delle sue condizioni iniziali.
Inoltre, il tempo di rilassamento a due corpi è tanto più breve quanto più la densità è alta:
ciò implica che il sistema nelle regioni centrali si rilassa prima rispetto alle regioni esterne.
L’e�etto cumulativo delle interazioni porta a far sì che la distribuzione di velocità tenda
ad una Maxwelliana. Pertanto, gli ammassi globulari sono considerati, in prima appros-
simazione, sistemi a simmetria sferica, con orbite isotrope e non rotanti. Si parla di sfera
isoterma come modello �sico che lo rappresenti. Avendo massa e velocità in�nite, però, tale
modello risulta essere non realistico. Per questo motivo sono stati sviluppati altri modelli a
riguardo.

1.3.2 Modelli di King

A partire dagli anni ’60 sono stati introdotti diversi modelli matematici per descrivere il
comportamento cinematico delle stelle all’interno degli ammassi globulari in maniera più
realistica rispetto al modello della sfera isoterma. In particolare, vennero sviluppati i mo-
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delli di King (King, 1962), i quali considerano equilibrio dinamico, distribuzione di Maxwell-
Boltzmann per le velocità e un cut-o� in energia che tenga conto del fatto che il sistema è
�nito.
Nell’approssimazione sferica e isotropa, la funzione di distribuzione che descrive i seguenti
modelli può essere scritta come:

f(E) =

C(e−E/σ − 1) se E < 0,

0 se E ≥ 0 .
(1.4)

dove C è una costante che dipende dalla densità del sistema e, dunque, è legata alla massa;
σ rappresenta la dispersione di velocità; E è l’energia per unità di massa, che viene de�nita
nel seguente modo:

E =
v2

2
+ Ψ(r) (1.5)

dove Ψ(r) è il potenziale medio de�nito nullo alla distanza rt, distanza alla quale la velocità
è pari alla velocità di fuga. Per velocità superiori ad essa le stelle non risultano più essere
legate al sistema e, quindi, si considera Ψ(rt) = 0.
I modelli di King sono ampiamente utilizzati per descrivere gli ammassi globulari. Per co-
struzione, infatti, tali modelli descrivono sistemi stellari che hanno raggiunto uno stato di
equilibrio con una distribuzione di velocità Maxwelliana e, inoltre, essi riproducono bene i
pro�li di densità (o di brillanza super�ciale) osservati.
Secondo tali modelli i pro�li di densità proiettati mostrano un core piatto, che indica una
densità costante nelle regioni centrali, e un andamento decrescente all’aumentare della di-
stanza dal centro dell’ammasso. La forma del pro�lo, inoltre, è determinata dal parametro
di concentrazione c o da un parametro adimensionale W0, proporzionale al potenziale cen-
trale: la forma, pertanto, dipende da un solo parametro.
In particolare, il parametro c viene de�nito come:

c = log
( rt
r0

)
(1.6)

dove rt è il raggio di troncamento, che rispecchia le dimensioni totali dell’ammasso, e r0
è il raggio di King, che rappresenta la lunghezza scala caratteristica del modello: in corri-
spondenza di tale valore la densità incomincia a diminuire all’aumentare della distanza dal
centro. Il parametro di concentrazione assume, quindi, un valore tanto maggiore quanto
più il raggio di King è piccolo rispetto alle dimensioni dell’ammasso.
In �gura 1.4 viene riportato un esempio di come varia un pro�lo di densità proiettata al
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Figura 1.4: Pro�li di densità proiettata di King, al variare del parametro di concentrazione c. La frec-
cia nera indica, per un dato modello, la posizione del raggio di troncamento. Nelle regioni più centrali
si può notare un andamento costante, mentre nelle regioni esterne l’andamento è decrescente con
il raggio (King, 1966).

variare di c (King, 1966).
Esistono altri due raggi rappresentativi per gli ammassi globulari: il raggio di core, rc, e il
raggio di metà massa, rh.
In particolare, il raggio di core è una quantità osservativa ed indica la distanza alla quale
la densità proiettata è uguale a metà del valore centrale: Σ?(rc) = 1

2
Σ?(0); il raggio di metà

massa, invece, indica la distanza entro la quale è contenuta metà della massa totale del si-
stema.
I pro�li di densità osservati possono, quindi, essere riprodotti attraverso i modelli di King.

Generalmente, si combinano osservazioni ad alta risoluzione, per le regioni centrali, con
osservazioni a grande campo a discapito di una più bassa risoluzione. Il campo di vista vie-
ne, poi, suddiviso in anelli concentrici considerando le stelle che vi cadono all’interno.
Inoltre, per far sì che il modello di King riproduca al meglio il pro�lo osservato si possono
considerare tre diversi parametri:

• c o W0 per la forma del pro�lo;

• r0 per il raggio di scala;

• Σ?0 per la normalizzazione.

In letteratura molti parametri strutturali degli ammassi globulari sono stati stimati a partire
dalla brillanza super�ciale (Harris, 1996a; McLaughlin & van der Marel, 2005a; Mackey &
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Gilmore, 2003). Densità e brillanza super�ciale, infatti, sono quantità quasi analoghe. Tut-
tavia, utilizzando la seconda, si possono commettere degli errori nella stima dei parametri
dell’ammasso dovuti alla presenza di poche stelle molto brillanti, le quali possono alterare
signi�cativamente la forma del pro�lo osservato.
Ciò che si ottiene è un pro�lo come quello riportato in �gura 1.5 (C. Pallanca et al. 2021,
in preparation). In esso si evidenzia, inoltre, il fatto che risulti essere necessario sottrarre il
contributo del background galattico, rappresentato in �gura con la linea tratteggiata. Si no-
ta, in particolare, che tale contributo diventa importante nelle regioni più esterne, a partire,
in questo caso, da circa 100 pc dal centro dell’ammasso. Ciò porta ad un plateau dei punti
osservati (punti vuoti) nelle regioni esterne. Una volta sottratto il background si ottiene il
pro�lo rappresentato dai punti blu.

Ciascun modello è, inoltre, caratterizzato dalla dispersione di velocità, la quale mostra un
andamento costante nelle regioni centrali e un andamento decrescente man mano che si
considerano le regioni esterne. La misura della dispersione di velocità può essere ricavata
con diversi approcci e ciò verrà descritto nella sezione 2.4.
In �gura 1.6 viene riportato un esempio di pro�lo teorico di dispersione di velocità (Mioc-
chi, 2006).

1.4 Cenni di processi dinamici

Gli ammassi globulari, come è stato detto, sono sistemi collisionali dove le singole intera-
zioni tra le stelle sono importanti. Ci sono molti processi dinamici che intervengono nel
tempo scala dell’età dell’ammasso: incontri a tre corpi, frizione dinamica, segregazione di
massa, equipartizione dell’energia e collasso del nucleo.
Queste interazioni dinamiche avvengono frequentemente tra le stelle e modi�cano signi-
�cativamente il contenuto energetico totale, portando ad una progressiva evoluzione di-
namica: la struttura, la cinematica interna e il contenuto di stelle degli ammassi globulari,
quindi, variano con il tempo.

1.4.1 Incontri a tre corpi

Gli incontri a tre corpi avvengono tra sistemi binari e singole stelle. In particolare, la stella
singola può estrarre energia dalla binaria, oppure può cedere parte della propria energia al
sistema binario. Ad oggi non è ancora ben noto quale dei due meccanismi prevalga, però,
generalmente, viene accettata la Legge di Heggie (1975), secondo cui: a causa degli incontri
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Figura 1.5: In alto: Pro�lo di densità osservato dell’ammasso NGC 6440 ottenuto combinando os-
servazioni ad alta risoluzione e a grande campo di vista, in modo da coprire tutta l’estensione del-
l’ammasso. In particolare sono stati combinati i cataloghi provenienti da HST-noPM (cerchi vuoti),
FORS2 (triangoli vuoti) e Pan-STARRS (quadrati vuoti). I punti blu corrispondono al pro�lo di densi-
tà ottenuto dopo aver sottratto il contributo del campo galattico (linea tratteggiata), il quale diventa
importante ad una distanza di circa 100 pc dal centro dell’ammasso. In basso: pro�lo di densità
dell’ammasso mostrato nel pannello superiore a confronto con il pro�lo ottenuto dai dati HST-PM
(punti rossi). La linea nera rappresenta il modello di King che meglio rappresenta il pro�lo osserva-
to di tale ammasso, mentre la linea tratteggiata rappresenta un modello diverso per il �t. Vengono
riportati anche i valori di alcuni parametri strutturali (C. Pallanca et al. 2021, in preparation).
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Figura 1.6: Pro�lo teorico di dispersione di velocità che caratterizza un modello di King assieme
al pro�lo di densità. Anche in questo caso si ha un andamento costante al centro e un andamento
decrescente man mano che si considerano le regioni esterne (Miocchi, 2006).

a tre corpi le binarie molto legate tendono a diventare sempre più legate e viceversa per le
binarie meno legate.

1.4.2 Frizione dinamica

Una particella di massa M, immersa in una mare di particelle di massa m, subisce una
decelerazione dovuta alle altre stelle. A causa del frenamento M scivola verso il centro
dell’ammasso in un tempo:

tDF (r) =
3

4(2π)1/2G2lnΛ

σ3(r)

Mρ(r)
(1.7)

Le quantità σ e ρ dipendono dal raggio e, pertanto, anche il tempo di frizione dinamica
dipende da esso. In particolare, esse sono maggiori al centro. Inoltre, man mano che dalle
regioni interne si considerano quelle esterne, la ρ varia molto più velocemente rispetto alla
σ. La dipendenza principale, quindi, è dovuta alla densità: dato che nelle regioni centrali
essa è maggiore, allora, il tempo di frizione dinamica è minore.
Pertanto, la frizione dinamica è un fenomeno che risulta essere più e�ciente nelle regioni
centrali e tanto più M è grande (rispetto a m), tanto più il processo è veloce.

1.4.3 Segregazione di massa

Come conseguenza della frizione dinamica si ha il fenomeno della segregazione di massa.
La frizione dinamica, infatti, agisce su tutte le stelle degli ammassi globulari, le quali pos-
siedono masse di�erenti. Pertanto, essa farà sì che le stelle più massicce scivolino prima
verso il centro dell’ammasso: si parla di sistema stellare concentrato in massa.
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Se si osserva segregazione questo implica che l’ammasso globulare è dinamicamente evo-
luto, se si considera che, inizialmente, non si ha segregazione.

1.4.4 Equipartizione dell’energia

Secondo un teorema di meccanica statistica si ha che: se un sistema di particelle di gas idea-
le è all’equilibrio termico (con una distribuzione di velocità Maxwelliana), allora, l’energia
è divisa equamente a tutte le particelle.
Si può approssimare un sistema stellare ad un sistema gassoso in cui al posto della tempe-
ratura si parla di energia cinetica.

1

2
m < v2 >=

3

2
kT (1.8)

Quindi, si può parlare di equipartizione per un sistema stellare: se il sistema è collisionale,
allora, le particelle (stelle) tendono ad avere tutte la stessa energia cinetica.
Dato che le stelle hanno masse diverse, allora, l’equipartizione implica che mi <v2

i> = mj

<v2
j>, ma se mi>mj , allora <v2

i> < <v2
j>.

Durante un processo a due corpi, quindi, le stelle massive trasferiscono energia cinetica a
quelle più leggere. Quindi, tali stelle scivolano verso il centro, portando ad una segrega-
zione di massa, mentre le stelle leggere, che hanno velocità maggiori, si muovono verso
l’esterno. Queste ultime potrebbero, poi, abbandonare il sistema qualora la loro velocità
superi la velocità di fuga dell’ammasso e, in tal caso, si parla di evaporazione del sistema.

1.4.5 Collasso del nucleo

La segregazione di massa, quindi, porta a far sì che le stelle massive perdano energia cine-
tica e si muovano verso il centro, mentre le stelle meno massive acquistino energia cinetica
spostandosi verso l’esterno. In altre parole, la segregazione di massa fa sì che il nucleo per-
da energia cinetica a favore dell’envelope, il quale si espande e porta all’evaporazione di
stelle. Per il teorema del viriale il nucleo si contrae: ciò implica che ci sia un aumento di
densità e temperatura nelle regioni più centrali. Le interazioni a due corpi aumentano, così
come aumenta anche l’energia cinetica persa e, quindi, il nucleo si contrae nuovamente. Si
innesca, pertanto, un processo a catena che porta al collasso di quest’ultimo e, idealmente,
ad una catastrofe gravotermica: il collasso, infatti, potrebbe continuare �no a raggiungere
una densità in�nita nel centro dell’ammasso.
Si ritiene che tale processo sia fortemente rallentato dalla presenza di sistemi binari stretti.
Durante un’interazione ravvicinata con una stella singola, la binaria cede energia a quest’ul-
tima: circa 2/3 dell’energia viene trasferita alla stella e circa 1/3 viene usata dalla binaria
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per muoversi su un’orbita più larga. Le binarie, quindi, forniscono al sistema l’energia ne-
cessaria per contrastare la dissipazione e l’e�etto netto è quello di un’espansione del nucleo
e, non più, di una sua contrazione. In questo modo si evita la catastrofe gravotermica, la
quale porterebbe alla formazione di un buco nero. Per questo motivo, quindi, è possibile
osservare gli ammassi globulari.
Inoltre, simulazioni N-body mostrano che gli ammassi globulari sono soggetti ad oscilla-
zioni gravotermiche durante la loro vita: si sussegue una continua alternanza di espansioni
e contrazioni delle regioni più centrali.
Da un punto di vista osservativo tale collasso porta ad una deviazione dai modelli di King
in tali regioni. In particolare, essi non presentano più un andamento piatto e costante al
centro, ma mostrano una deviazione a legge di potenza: si parla di cuspide centrale a legge
di potenza del tipo Σ?(r) ∝ rα, con α ∼ -0.7, -1.
Il 15 - 20 % degli ammassi globulari mostrano un pro�lo di questo tipo e ciò signi�ca che
essi sono ammassi dinamicamente evoluti, in cui è avvenuto il collasso appena descritto.
In �gura 1.7 viene riportato il pro�lo di densità dell’ammasso M30, il quale nelle regioni
centrali devia dal modello di King, mostrando la cuspide centrale (Ferraro et al., 2009b).

Figura 1.7: Pro�lo di densità super�ciale di M30: i punti osservativi (neri) sono in accordo con il
modello di King (linea nera) per quanto riguarda le regioni esterne dell’ammasso; nelle regioni più
centrali, invece, i punti osservativi (rossi) si discostano dal modello previsto a causa del collasso del
nucleo. Si nota, quindi, la cuspide centrale (Ferraro et al., 2009b).



Capitolo 2

Buchi Neri di Massa Intermedia

Ad oggi è stata confermata l’esistenza di buchi neri di massa stellare (SBH) e di buchi neri
supermassicci (SMBH). I primi si generano in seguito all’esplosione di una stella massiccia,
con M > 25 M�, che conclude la sua evoluzione in una Supernova. Essi possiedono una
massa che non supera, generalmente, le 100 M�. I secondi, invece, si trovano al centro delle
galassie e possiedono una massa M ∼ 106 - 109 M�.
A partire dalle osservazioni di queste due classi di buchi neri si è ipotizzata, allora, l’esi-
stenza dei buchi neri di massa intermedia (IMBH), i quali avrebbero una massa compresa tra
la massa dei SBH e quella dei SMBH, ovvero M ∼ 102 - 105 M�.

2.1 Relazione tra IMBH e GCs e possibili scenari di for-

mazione

La ricerca degli IMBH avviene soprattutto all’interno degli ammassi globulari, in quanto si
pensa che essi possano ospitare tali oggetti.
E stato visto, infatti, che estrapolando la relazione di Magorrian alle piccole masse, relazio-
ne scoperta per i SMBH secondo cui MBH ∼ 10−3 Mgal (Magorrian et al., 1998), la massa
dei sistemi stellari che potrebbero contenere gli IMBH corrisponde a quella degli ammassi
globulari, con M ∼ 105 - 106 M�. Si tratta, però, di un’estrapolazione incerta, in quanto la
relazione non è stata ricavata analiticamente, ma è frutto di osservazioni. Essa viene ripor-
tata in �gura 2.1 (Marconi & Hunt, 2003).
Inoltre, molti scenari possibili di formazione per gli IMBH sembrano essere adatti agli am-

bienti degli ammassi globulari e questo rende ancor più plausibile l’ipotesi che essi siano
ambienti ospitali per tali buchi neri.
Da modelli teorici, infatti, si prevedono diversi meccanismi di formazione per questa classe
di buchi neri, i quali potrebbero essere:

20
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Figura 2.1: Estrapolazione della relazione di Magorrian alle piccole masse. La �gura mostra che
la massa dei sistemi stellari che potrebbero contenere gli IMBH corrisponde a quella degli ammassi
globulari (Marconi & Hunt, 2003).

• l’evoluzione �nale di stelle di popolazione III con M > 250 M�, le quali possono
collassare in un buco nero di M ∼ few 102 M� (Madau & Rees, 2001);

• formati da merger ripetuti di SBH (Giersz et al., 2015);

• derivati da un accrescimento importante di gas su SBH (Kawakatu & Umemura, 2005);

• stati generati all’interno di galassie nane: dato che si ipotizza la presenza di un buco
nero all’interno di ogni galassia, in una galassia nana si potrebbe formare un IMBH.
Tale buco nero lo si ritroverebbe in alcuni ammassi globulari, oggi, in quanto si ritie-
ne che alcuni di essi possano costituire il nucleo rimasto dalla distruzione di alcune
galassie nane (Freeman, 1993);

• formati da collisioni a catena (runaway collisions) di stelle massicce, con M > 50 M�,
nelle regioni centrali degli ammassi globulari ad alta densità che si trovano nelle fa-
si primordiali (Portegies Zwart et al., 2004). Se la densità è molto elevata, infatti, il
tempo di segregazione di massa è inferiore al tempo di MS e, pertanto, le stelle più
massicce tendono a scivolare per frizione dinamica verso il centro dell’ammasso pri-
ma di terminare la loro evoluzione. In queste regioni subiscono collisioni a catena



22 CAPITOLO 2. BUCHI NERI DI MASSA INTERMEDIA

e si forma, così, una stella con M ∼ 10−3 MGC (dove MGC è la massa dell’ammasso
globulare), la quale, essendo instabile, collasserebbe in un IMBH.

Gli ammassi globulari, quindi, rappresentano un ambiente ideale per formare tali buchi
neri.

2.2 Possibili impatti sulla ricerca astro�sica

L’esistenza degli IMBH è importante dal punto di vista astro�sico per molteplici motivi.
Infatti:

• si collocherebbero nel range di masse non coperto dalle due classi di buchi neri citate,
confermando l’ipotesi riguardo la loro esistenza;

• potrebbero costituire il punto di partenza per formare i SMBH. Essi sono stati osser-
vati, infatti, anche a redshift molto elevati, z > 6, i quali non riuscirebbero a formarsi
in un tempo tale se provenissero da merger di SBH. Pertanto, gli IMBH potrebbe-
ro risolvere questo problema e risultare, quindi, fondamentali per comprendere la
formazione delle galassie, dei nuclei galattici attivi e della loro coevoluzione;

• potrebbero spiegare le Ultraluminous X-ray sources, osservate in galassie locali. L’ac-
crescimento su SBH, infatti, non può spiegare tale luminosità (Lx > 1040 erg/s): la
luminosità di Eddington è∼ 1038 MBH / M� e, quindi, per tali luminosità X, sono ne-
cessarie masse più elevate, come potrebbero essere quelle degli IMBH (Winter et al.,
2006);

• potrebbero costituire, inoltre, interessanti sorgenti di onde gravitazionali: interazioni
gravitazionali tra tali oggetti a breve distanza, infatti, possono portare all’emissione
di onde gravitazionali (Amaro-Seoane & Santamaría, 2010);

• in�ne, hanno impatti dinamici sull’evoluzione e stabilità dell’ammasso globulare che
li ospita, ad esempio sul pro�lo di densità, sulla segregazione di massa e sulla posi-
zione e accelerazione delle Millisecond Pulsars, descritti più in dettaglio nella sezione
2.3.

Sono diversi, quindi, i motivi per cui lo studio degli IMBH risulta essere particolarmente
interessante. Il fatto che siano tutt’ora solo predetti da un punto di vista teorico, inoltre,
fa sì che essi costituiscano un oggetto di forte dibattito scienti�co ad oggi, in quanto la
loro scoperta avrebbe un impatto notevole per le numerose questioni astro�siche appena
descritte.
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2.3 Evidenze osservative per gli IMBH

Individuare gli IMBH risulta molto complesso in quanto, essendo buchi neri, non emettono
radiazione ed è necessario, quindi, cercare evidenze osservative indirette, chiamate �nger-
prints.
Al riguardo viene svolta una importante ricerca teorica, la quale mira a predire gli e�etti
che la presenza di un buco nero di questo genere produrrebbe all’interno di un ammasso
globulare. Di seguito ne vengono descritti alcuni.

2.3.1 Impatto sul pro�lo di densità

Generalmente gli ammassi globulari, per quanto riguarda il pro�lo di densità (Σ(r)), sono
ben descritti da un pro�lo di King (vedi 1.3.2), ovvero un modello che mostra un andamento
piatto nelle regioni centrali. Gli ammassi globulari post core-collapse mostrano, però, una
deviazione centrale sotto forma di legge di potenza, descritta come Σ(r)∼ rα, con α ∼ - 0.8
(vedi 1.4.5).
Un e�etto simile a quest’ultimo lo si ritroverebbe nel caso in cui un IMBH fosse presente
al centro di un ammasso globulare. La presenza di tale buco nero, quindi, renderebbe rile-
vabile una deviazione centrale. In questo caso, però, essa risulterebbe essere meno ripida
rispetto al caso del collasso del nucleo. Infatti, nelle vicinanze del buco nero aumenta la
densità stellare e aumenta, quindi, il numero di incontri ravvicinati. Questo genera energia
e porta ad un’espansione delle regioni più interne. Il pro�lo di densità, pertanto, mostra una
cuspide centrale non ripida, con α ∼ - 0.3 a r < 0.1 rBH , dove rBH è il raggio di in�uenza
del buco nero, dato da rBH = G MBH

σ2 (Bahcall & Wolf, 1976; Heggie et al., 2007).
Da un punto di vista pratico, però, ci sono diverse complicazioni. Considerando regioni
così centrali e, quindi, così dense, serve, infatti, alta risoluzione spaziale per poter risol-
vere le singole stelle ed è fondamentale misurare il centro gravitazionale del sistema con
precisione. Infatti, un errore su tale misura porta a perdere parte del segnale e la cuspide
non risulta più rilevabile, mostrando, così, un andamento più piatto rispetto a quello che si
otterrebbe considerando il centro corretto (Noyola et al., 2010). Pertanto, una cuspide non
ripida non necessariamente potrebbe essere generata dalla presenza di un IMBH. Oltre a
ciò, simulazioni numeriche N-body mostrano che il fenomeno lo si può ritrovare anche nei
seguenti casi: considerando ammassi senza buco nero centrale che stanno per iniziare la
fase di collasso del nucleo o che si trovano in tale fase, oppure considerando ammassi senza
buco nero centrale, che si trovano in una fase evolutiva successiva al collasso del nucleo e
che mostrano una frazione di binarie superiore al 3% (Vesperini & Trenti, 2010).
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2.3.2 Impatto sul pro�lo di dispersione di velocità

Un IMBH può produrre, inoltre, una deviazione dal modello di King per quanto riguarda
il pro�lo di dispersione di velocità (σ(r)). In particolare, esso provocherebbe un compor-
tamento di tipo Kepleriano, σ(r) ∼ r−1/2, sulle stelle nelle regioni centrali. Si dovrebbe
rilevare, quindi, tale cuspide entro la sfera di in�uenza del buco nero, con raggio rBH = G
MBH

σ2 (Bahcall & Wolf, 1976).
L’osservazione della seguente �ngerprint, però, risulta essere complicata. È estremamente
di�cile, infatti, rilevare la cuspide nelle regioni centrali dell’ammasso globulare, in quanto
essa si troverebbe all’interno del raggio di in�uenza del buco nero, il quale risulta essere su
scale inferiori all’arcosecondo (se si considera un buco nero con una massa M = 103 M�,
una dispersione di velocità σ = 10 km s−1 e a una distanza d = 10 kpc). Inoltre, poiché si
stanno considerando regioni a densità estremamente elevate, sono necessarie osservazioni
molto profonde e a risoluzione molto elevata.
Il pro�lo di dispersione di velocità verrà approfondito nella sezione 2.4.

2.3.3 Impatto sull’accelerazione delle stelle

Un IMBH, inoltre, si comporterebbe come una "super - scatter machine". Esso, infatti, po-
trebbe facilmente dar vita ad un sistema binario catturando una delle stelle presenti nei suoi
dintorni. L’interazione gravitazione di tale sistema con altre stelle farebbe sì che esse su-
biscano un’accelerazione a velocità estremamente elevate, di circa 100 km s−1, a di�erenza
delle tipiche velocità di circa 10 - 20 km s−1. Questo porterebbe, quindi, a misurare velocità
anomale di alcune stelle, così come anomale potrebbero essere le posizioni di alcuni oggetti.
In particolare, ciò potrebbe riguardare le Millisecond Pulsars. Esse, infatti, invece che esse-
re nelle regioni centrali a causa della segregazione di massa, si ritroverebbero nelle regioni
esterne dell’ammasso per opera degli scatter dovuti al buco nero (Fragione & Gualandris,
2019).
Da un punto di vista pratico, però, si hanno le seguenti di�coltà: la velocità misurata, in-
fatti, dipende dall’orientazione dell’osservatore e, quindi, è possibile misurare valori che si
discostano dalla velocità reale della stella. A ciò si aggiunge anche il fatto che tali scatter
sono eventi molto rari e che essi non rappresentano, ancora una volta, una interpretazio-
ne univoca per il fenomeno. Ad esempio, infatti, una velocità anomala potrebbe essere
imputabile, come prima cosa, ad una stella non appartenente all’ammasso.

2.3.4 Impatto sul rapporto rc/rh

In assenza di un IMBH si è visto che il valore del rapporto tra il raggio di core e il raggio di
metà massa è circa 0.1. Se, invece, tale buco nero è presente, a causa dello scatter di stelle
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che esso produce nelle regioni centrali, si ritroverebbe un valore maggiore, rc/rh ∼ 0.5, in
seguito all’espansione delle regioni centrali dell’ammasso (Trenti et al., 2007).
Anche in questo caso, però, l’IMBH non rappresenta l’unica spiegazione possibile: simu-
lazioni numeriche mostrano che i SBH possono produrre lo stesso e�etto (Trenti et al.,
2010).

2.3.5 Impatto sulla segregazione di massa

La presenza di un IMBH, inoltre, indurrebbe un rallentamento alla segregazione di massa
(vedi 1.4.3). Infatti, in assenza di un buco nero, le continue interazioni dinamiche portano
a far scivolare verso il centro le stelle più massicce, ottenendo, così, un sistema stellare se-
gregato in massa. In presenza di un buco nero, però, le stelle che si trovano nelle regioni
centrali a causa delle interazioni dinamiche, interagendo con il buco nero, aumentano l’e-
nergia cinetica. Ciò fa sì che esse vengano portate verso le regioni esterne dell’ammasso,
inducendo, quindi, una segregazione inferiore rispetto al caso di un ammasso globulare in
cui non vi sia un IMBH al centro (Gill et al., 2008).
Questa �ngerprint porta con sé diverse di�coltà osservative. Servirebbero, infatti, speci�-
che simulazioni N-body per ogni ammasso globulare sia con buco nero che senza di esso e
considerando anche la possibilità che ci possano essere binare, le quali potrebbero indurre
lo stesso fenomeno, creando, quindi, degenerazione tra di essi. Inoltre, tale metodo è appli-
cabile solo a una selezione di ammassi globulari (∼ 30), ovvero quelli già rilassati, dove la
segregazione non è ancora avvenuta.

2.3.6 Impatto sull’emissione Radio e X

In�ne, se fosse presente un IMBH, verrebbe prodotta emissione di tipo Radio e X dal mate-
riale accresciuto su di esso. Infatti l’accrescimento di materia porta alla produzione di una
grande quantità di energia. Misurandola, quindi, si potrebbe risalire alla massa dell’even-
tuale buco nero centrale (Maccarone, 2004). Per quanto riguarda l’emissione X essa sarebbe
potente, compatta e descritta da una legge di potenza associata alle regioni centrali; l’emis-
sione Radio, invece, verrebbe rilevata dai getti relativistici.
Anche questo ultimo metodo descritto rivela, però, diverse incertezze. Come prima cosa,
infatti, gli ammassi globulari sono quasi privi di gas e ciò implica che l’accrescimento sia
possibile solo in presenza di una compagna da cui, appunto, poter accrescere materia. Inol-
tre, il meccanismo con cui questo avviene è tutt’ora poco chiaro e, in�ne, tali emissioni
potrebbero essere prodotte anche da altri oggetti presenti negli ammassi globulari, quali
SBH, stelle di neutroni e binarie X.
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Pertanto, trovare buchi neri di questo genere risulta essere particolarmente complicato.
Infatti, oltre alle diverse problematiche descritte è necessario che la spiegazione tramite
IMBH, se esiste, sia la più naturale possibile.
Ciò che si spera è, quindi, di riuscire a trovare molteplici evidenze osservative all’interno
di uno stesso ammasso in analisi.
Per quanto riguarda il caso speci�co di questo elaborato si è cercata la presenza di un
IMBH concentrandosi sull’evidenza osservativa legata al pro�lo di dispersione di velocità,
approfondito nella prossima sezione 2.4.

2.4 Pro�lo di dispersione di velocità

Come è stato descritto nel paragrafo 2.3.2 la presenza di un IMBH produrrebbe una de-
viazione dal modello di King inducendo un comportamento di tipo Kepleriano sulle stelle
nelle regioni centrali dell’ammasso. Per questo motivo il pro�lo di dispersione di velocità
dovrebbe mostrare una cuspide entro il raggio di in�uenza del buco nero (vedi 2.3.2).
In particolare si possono adottare tecniche di�erenti per misurare la dispersione di velocità
delle stelle.
Un primo approccio consiste nel ricavare tale misura a partire da studi spettroscopici, i quali
permettono di ottenere spettri a luce integrata o spettri di singole stelle.
In particolare, nel caso degli spettri a luce integrata si prende in esame l’allargamento delle
righe. Infatti, tramite tali spettri si ottiene l’informazione complessiva della regione che
si sta considerando e l’allargamento delle righe, in questo caso, è dovuto ai moti di tutte
le stelle campionate lungo la linea di vista (moti random). Questo metodo, però, risente
dell’e�etto cosiddetto shot bias noise, a causa del quale il contributo dovuto alla presenza
di stelle molto brillanti prevale e, pertanto, l’allargamento non è più dovuto alla luce delle
stelle, ma è dominato dal segnale delle più brillanti. A causa di ciò il pro�lo di dispersione
di velocità non risulta essere rappresentativo dell’ammasso.
Qualora, invece, si fosse in grado di risolvere le singole stelle, come nel caso degli ammassi
globulari (vedi 1.1), si preferisce studiare la dispersione di velocità a partire dagli spettri
delle singole stelle. Si può evitare, così, lo shot bias noise in quanto ogni stella contribuisce
come tutte le altre. In questo caso l’approccio risulta essere di�cile in quanto è necessaria
alta statistica in regioni molto centrali dell’ammasso e, pertanto, molto dense. Sono neces-
sari, quindi, strumenti che possano svolgere osservazioni multi-oggetto e ad alta risoluzione
spaziale, per poter ottenere un’elevata statistica in tempi di osservazione ragionevoli.
In�ne, per misurare la dispersione di velocità, si possono utilizzare i moti propri delle stelle
e, quindi, considerare un approccio di tipo fotometrico. Si tratta, anch’esso, di un’analisi
statistica e permette di ottenere misure di velocità anche per le stelle più deboli, per le quali
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potrebbe non essere possibile acquisire spettri.
D’altra parte, però, questo approccio presenta diverse problematiche. Sono necessarie, in-
fatti, osservazioni multi-epoche intervallate da periodi di tempo lunghi (∼ 5 - 10 yr) per
poter misurare lo spostamento delle stelle nel piano del cielo; servono, poi, osservazioni ad
alta risoluzione ed è necessario svolgere un’analisi astrometrica molto accurata. Inoltre, le
osservazioni risultano essere di�cili sia nelle regioni centrali, solitamente osservate trami-
te HST, sia nelle regioni più esterne, dove si utilizza GAIA.
Ad ogni modo, quindi, determinare la dispersione di velocità risulta complicato, soprattutto
nelle regioni più centrali.
Sarebbe molto interessante, anche se altrettanto dispendioso, poter analizzare sia le velocità
radiali che i moti propri delle stelle in modo da costruire mappe tridimensionali di velocità.
A tal proposito la survey MIKiS (Ferraro et al., 2018) si propone di ottenere sia le veloci-
tà radiali che i moti propri delle stelle all’interno degli ammassi globulari in tutta la loro
estensione.

2.5 Risultati osservativi

Nel seguente paragrafo vengono brevemente descritti i risultati osservativi ottenuti dalla
ricerca relativa agli IMBH per quanto riguarda il caso particolare dell’ammasso ω Centauri
e dell’ammasso NGC 6388.

2.5.1 ω Centauri

L’ammasso globulare ω Centauri è uno degli ammassi più peculiari, assieme a Terzan 5 e a
Liller 1, tra gli ammassi globulari galattici. Si pensa, infatti, che esso sia ciò che rimane del
nucleo di una galassia nana distrutta (Lee et al., 1999).
Grazie ad uno studio fotometrico e spettroscopico, ad opera di Noyola et al. (2008), sono
state rilevate delle deviazioni centrali per quanto riguarda i pro�li di densità super�ciale e
di dispersione di velocità. Queste evidenze osservative hanno portato a ipotizzare la pre-
senza di un IMBH al centro di tale ammasso. In particolare, si è concluso che il buco nero
dovesse avere una M ∼ 4·104 M�.
In seguito ω Centauri è stato analizzato nuovamente (Anderson & van der Marel, 2010) e
da tale studio si è trovato un centro gravitazionale diverso da quello precedente. Di con-
seguenza è stato riscontrato un andamento piatto per entrambi i pro�li. In questo caso,
quindi, si ottiene che il best-�t sia relativo al caso in cui l’ammasso non presenti un IMBH,
o che la massa di tale buco nero, qualora esistesse, sia di M ∼ 4·103 M�, ovvero un valore
10 volte inferiore rispetto a quanto trovato nello studio precedente.
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In�ne, a partire da osservazioni Radio ed X è emerso che non vi siano segnali signi�cativi
di emissioni relative alle zone centrali e che un eventuale buco nero debba avere MBH <
1000 - 5000 M� (Lu & Kong, 2011; Haggard et al., 2013).
Pertanto si è concluso che sia più probabile che al centro dell’ammasso ω Centauri non sia
presente alcun IMBH.

2.5.2 NGC 6388

Un secondo caso signi�cativo nella ricerca di tali buchi neri riguarda l’ammasso NGC 6388.
In un primo momento lo studio di Lanzoni et al. (2007) ha proposto la presenza di un IMBH
di massa 5.7·103 M�. Infatti, dalla combinazione dei dati HST e ESO-WFI è stata evidenziata
la presenza di una cuspide centrale, r < 1", con α = - 0.2, la quale devia dal modello di King
multi-massa, isotropo e sferico adottato per il pro�lo dell’ammasso.
Anche lo studio realizzato da Lützgendorf et al. (2011) ha portato alla conclusione che, al
centro di tale ammasso, sia presente un IMBH con M∼ 17·104 M�. In particolare, Lützgen-
dorf et al. (2011) ha eseguito uno studio basato su spettri integrati ottenuti tramite l’IFS di
VLT/ARGUS e i dati di HST. A partire dallo shift delle righe spettrali essi hanno ottenuto le
velocità radiali per ogni spaxel e, quindi, hanno ricavato una mappa di velocità, mostrata in
�gura 2.2. Per evitare, poi, gli e�etti dovuti allo shot bias noise sono state escluse le regioni
attorno alle stelle più brillanti, identi�cate dalle croci bianche presenti nella mappa ripor-
tata, in modo tale che esse non dominassero il segnale. Gli spaxel non esclusi, quindi, sono
stati sommati e dall’allargamento delle righe è stata misurata la dispersione di velocità in
intervalli a diversa distanza dal centro. È stato determinato, così, il pro�lo di dispersione di
velocità, il quale mostra un andamento crescente con una σ0 ∼ 23 - 25 km s−1. In questo
caso il modello di best-�t riporta un valore di massa per il buco nero di ∼ 17·104 M�.

In seguito, NGC 6388 è stato ripreso in esame da Lanzoni et al. (2013), ma tale studio
ha ottenuto risultati in contrasto con le analisi precedenti. I dati utilizzati, in questo caso,
derivano da ESO-VLT/SINFONI per le regioni centrali e da ESO-VLT/FLAMES per le regio-
ni esterne. Inoltre, le velocità sono state misurate per le singole stelle in modo da evitare
completamente lo shot bias noise. Dal pro�lo di dispersione di velocità emerge, in questo
caso, una dispersione di velocità σ0 ∼ 13 - 14 km s−1, incompatibile con la misura ricavata
dall’allargamento delle righe di spettri a luce integrata. Inoltre, il pro�lo è ben descritto da
un modello di King piatto al centro, ovvero un modello che non presenta un buco nero in
tali regioni, o almeno con una massa inferiore a ∼ 2000 M�.
Una possibile spiegazione a questi risultati in contrasto tra loro potrebbe essere la sovrasti-
ma della dispersione di velocità in un caso e la sottostima di essa nell’altro.
Nel caso di Lützgendorf et al. (2011), infatti, l’utilizzo dello strumento ARGUS ha portato
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Figura 2.2: Mappa di velocità radiali di NGC 6388 ottenute tramite lo shift delle righe spettrali. Le
croci bianche identi�cano gli spaxel in corrispondenza delle stelle più brillanti, le quali sono state
escluse per evitare che dominassero il segnale a causa dello shot bias noise (Lützgendorf et al., 2011).

ad una correzione insu�ciente per quanto riguarda il rumore. Esso, infatti, non possiede le
ottiche adattive e, pertanto, è limitato dal seeing. Inoltre, sono stati misurati spettri a luce
integrata e, quindi, a�etti dallo shot bias noise. Questi fattori portano ad un allargamento
delle righe più grande del dovuto e, quindi, ad una misura di dispersione di velocità più ele-
vata. Di conseguenza, si ottiene una stima maggiore della massa per il buco nero centrale.
Nel caso di Lanzoni et al. (2013), invece, sono stati misurati gli spettri singoli delle stelle,
i quali possono essere fortemente contaminati dal background. Questo porta a misure di
velocità radiali inferiori e, quindi, ad un valore di dispersione di velocità minore. Pertanto,
in questo caso, la massa del buco nero centrale risulta essere sottostimata.
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Figura 2.3: Pro�lo di dispersione di velocità di NGC 6388. In nero vengono riportati i valori trovati
da Lützgendorf et al. (2011); in rosso, invece, vengono riportati i valori di Lanzoni et al. (2013). I
due risultati sono contrastanti tra loro: nel primo caso viene previsto un IMBH con M∼ 17·103 M�,
mentre il secondo caso non mostra la cuspide centrale e, pertanto, non considera un buco nero nelle
regioni centrali dell’ammasso.

Figura 2.4: Pro�lo di dispersione di velocità osservato a confronto con i modelli: i punti neri sono
relativi ai dati osservati di Lanzoni et al. (2013), mentre quelli grigi sono relativi ai dati osservati
di Lützgendorf et al. (2011). Le linee rosse, invece, rappresentano diversi pro�li di dispersione di
velocità teorici, ottenuti aggiungendo al modello di King considerato buchi neri centrali di diversa
massa.



Capitolo 3

Strumentazione

Nel seguente capitolo vengono descritti gli strumenti e le tecniche con cui sono stati raccolti
i dati analizzati in questo elaborato. In particolare si è utilizzato lo strumento SINFONI,
montato sul telescopio YEPUN del Very Large Telescope, il quale si serve di spettroscopia
a campo integrale e di ottiche adattive.

3.1 Very Large Telescope

Il Very Large Telescope (VLT) 1 è attualmente il sito di osservazione più importante e avan-
zato al mondo. Si trova nel deserto di Atacama, in Cile, ed è composto da quattro telescopi
principali (Unit Telescope, UT) e da quattro telescopi ausiliari mobili (Auxiliary Telescope,
AT). I primi hanno specchi primari di 8.2 m di diametro, mentre i secondi sono più piccoli,
con specchi primari di 1.8 m di diametro.
La con�gurazione ottica principale è di tipo Ritchey-Chretien, ma può operare anche nelle
con�gurazioni Cassegrain, Nasmyth e Coudé.
La strumentazione del VLT è molteplice e copre un’ampia regione dello spettro, dal lontano
ultravioletto (300 nm) al medio infrarosso (24 µm).
Inoltre, le singole unità possono combinarsi tra loro per formare un interferometro, il VL-
TI, e sono dotate di ottiche adattive, in grado di correggere in tempo reale il fronte d’onda
distorto a causa della presenza dell’atmosfera, come spiegato nel paragrafo 3.2.

1https://www.eso.org/public/italy/teles-instr/paranal-observatory/vlt/
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Figura 3.1: Immagine dei telescopi del VLT, situati all’osservatorio del Paranal, in Cile (Credit: ESO).

3.2 Ottiche Adattive

Le seguenti informazioni riguardanti le ottiche adattive sono relative a McLean (2008).
È noto che l’immagine di una sorgente di tipo stellare, che dovrebbe essere puntiforme
sul piano del rivelatore, viene deformata e allargata a causa dei fenomeni della di�razione
e del seeing. Il primo fenomeno dipende dal sistema ottico del telescopio e fa sì che la
sorgente formi il cosiddetto disco di Airy, la cui dimensione angolare dipende dal diametro
del telescopio (D) e dalla lunghezza d’onda di osservazione (λ) come:

θdiff ∼ 1.22
λ

D
(3.1)

Nel caso dei telescopi aventi specchi primari di 8 m di diametro, come quelli del VLT de-
scritti brevemente nel paragrafo 3.1, il limite di di�razione risulta essere di ∼ 0.057 arcsec,
considerando una lunghezza d’onda di ∼ 2.2 µm.
Il fenomeno del seeing, invece, è dovuto alla turbolenza atmosferica ed è ciò che limita
fortemente le osservazioni da Terra. L’atmosfera, infatti, non è un mezzo uniforme: esso
è caratterizzato da gradienti di temperatura che causano variazioni di densità e variazioni
nell’indice di rifrazione in maniera casuale. Questo comporta spostamenti di grandi masse
d’aria che deformano il fronte d’onda, il quale, dopo aver attraversato l’atmosfera terrestre,
non sarà più coerente come in partenza.
L’immagine di una sorgente (originariamente) puntiforme risulterà, quindi, distribuita su
una certa area.
L’importanza di tale fenomeno dipende dal Parametro di Fried:

r0 ∝ λ6/5 (3.2)
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dove r0 indica la dimensione delle masse d’aria, responsabili del fenomeno. Si considera,
infatti, r0 come valore entro cui considerare trascurabile l’e�etto della turbolenza. Si nota,
inoltre, come tale dimensione tenda a crescere con la lunghezza d’onda e, pertanto, il seeing
dovrebbe essere migliore alle lunghezze d’onda dell’infrarosso rispetto che a quelle visibili.
Per un telescopio limitato dal seeing si può considerare che la risoluzione sia: R ∼ λ/r0.
Considerando ancora una volta un telescopio del VLT, con λ ∼ 2.2 µm e r0 ∼ 60 cm, si
ritrova R∼ 1", molto peggiore rispetto alla risoluzione che si può raggiungere considerando
solo il limite di di�razione. Pertanto, se si considerano le osservazioni svolte da Terra il
seeing costituisce l’e�etto dominante.
Un altro parametro importante da considerare è il tempo di coerenza t0: esso rappresenta il
tempo entro cui il fronte d’onda si può considerare invariato. Esso è descritto dalla seguente
formula:

t0 ∼ r0/v (3.3)

dove r0, ancora una volta, è la dimensione delle masse d’aria che generano la turbolenza e
v è la velocità media nei diversi strati dell’atmosfera.

Le ottiche adattive hanno come scopo quello di correggere in tempo reale il fronte d’on-
da distorto a causa dell’atmosfera. Esse permettono, così, ai grandi telescopi ground-based
di ottenere una risoluzione angolare il più possibile vicino al limite di di�razione e raggiun-
gere risoluzioni spaziali paragonabili a quelle dei telescopi spaziali (Babcock, 1953).
Le componenti principali di un sistema di ottiche adattive sono:

• uno specchio deformabile;

• un sensore di lunghezza d’onda;

• un Real Time Computer.

In �gura 3.2 viene rappresentato uno schema del loro funzionamento (McLean, 2008).
Sul telescopio arriva il fronte d’onda modi�cato che viene raccolto e collimato dallo spec-
chio primario su uno specchio secondario. Questo è in grado di deformarsi per poter com-
pensare e annullare le distorsioni dovute all’atmosfera. In particolare, parte della radiazione
incidente viene indirizzata sul sensore di lunghezza d’onda che memorizza le distorsioni e
tramite il Real Time Computer manda, iterativamente, gli input necessari per deformare lo
specchio e rendere il fronte d’onda il più piatto possibile.
Per correggere l’osservazione del target scienti�co, inoltre, il monitoraggio delle deforma-
zioni atmosferiche viene fatto su una sorgente di riferimento con caratteristiche note. Per
poter applicare delle correzioni adeguate è necessario che tale sorgente, chiamata Natural
Guide Star, sia su�cientemente brillante e vicina al target per lo strumento utilizzato. La
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seconda richiesta è importante ai �ni di poter considerare le variazioni atmosferiche ana-
lizzate per la sorgente di riferimento analoghe a quelle per il target.
Non sempre, però, nel campo di vista sono presenti sorgenti che soddisfano i requisiti: si
parla di "poor coverage" per le Natural Guide Star. Pertanto, oltre alle stelle naturali, si uti-
lizzano le Laser Guide Star, ovvero stelle guida arti�ciali riprodotte tramite l’utilizzo di un
laser a 589 nm e ad un’altitudine compresa tra 15-100 Km (Foy & Labeyrie, 1985).
Questo ha permesso di ampliare notevolmente l’utilizzo delle ottiche adattive e rendere,
così, sempre più performanti i telescopi ground-based.

Figura 3.2: Schema delle componenti e del funzionamento di un sistema di ottiche adattive (McLean,
2008).

In�ne, per valutare la qualità di un’immagine ottenuta tramite l’utilizzo di ottiche adattive
si considera il Rapporto di Strehl (Strehl Ratio), il quale viene de�nito come il rapporto tra
l’intensità al picco del disco dovuto alle aberrazioni, quali il seeing, e l’intensità al picco del
disco di Airy teorico dovuto alla di�razione. Tanto più il valore è vicino all’unità e tanto
più la qualità dell’immagine è buona.
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3.3 Spettroscopia a campo integrale

Molti strumenti del VLT utilizzano la spettroscopia a campo integrale (Integral Field Spec-
troscopy, IFS). Essa viene chiamata anche spettroscopia 3D ed è una tecnica che permette
di compiere osservazioni in tre dimensioni e ottenere simultaneamente informazioni di ti-
po fotometrico e spettroscopico. In questo consiste la di�erenza sostanziale rispetto alla
spettroscopia a �bre e alla spettroscopia long slit (2D). In particolare, la spettroscopia 3D
permette di ottenere spettri sull’intera area di cielo osservata, mentre la spettroscopia 2D
permette di ottenere spettri lungo la sola direzione spaziale in cui è disposta la fenditura.
Utilizzando un IFS si ricavano, quindi, cubi di dati, come mostrato in �gura 3.3, che conten-
gono informazioni spaziali e spettrali contemporaneamente. In particolare, il cubo di dati è
descritto da due coordinate spaziali, X e Y, e da una coordinata spettrale, Z. Pertanto, lungo
le direzioni X e Y viene campionata l’area di cielo, mentre lungo la direzione Z vengono
campionati i conteggi in funzione della lunghezza d’onda. Inoltre, nel caso della spettro-
scopia a campo integrale, una volta ottenuto il cubo di dati, ogni elemento spaziale viene
chiamato pixel spaziale (spaxel) per di�erenziarlo dai pixel del rivelatore. In particolare, si
ottiene uno spettro per ogni pixel del campo di vista e questo risulta utile soprattutto quan-
do si vuole osservare una sorgente estesa. In questo modo si riduce il tempo di osservazione
rispetto alla spettroscopia long slit, la quale, per ottenere le stesse informazioni, dovrebbe
ripetere le osservazioni più volte.
Inoltre, un IFS, se utilizzato con il supporto delle ottiche adattive come nel caso di SINFONI,
permette di osservare regioni estremamente dense, come le regioni centrali degli ammassi
globulari.
Sono diversi, quindi, i vantaggi che la spettroscopia a campo integrale introduce rispetto
alla spettroscopia 2D. D’altro canto, però, a di�erenza di tale tecnica, la spettroscopia 2D
permette di ottenere alta risoluzione spettrale.

3.3.1 Spettrogra� a campo integrale

Uno spettrografo a campo integrale è uno strumento complesso, solitamente costituito da
due componenti: uno spettrografo standard e un sistema ottico, chiamato Integral Field
Unit (IFU).
Lo scopo dell’IFU è quello di raccogliere sul piano focale del telescopio la radiazione prove-
niente dal campo di vista osservato e disperderla per poi focalizzarla sul rivelatore presente
all’interno dello spettrografo.
Esistono tre con�gurazioni ottiche diverse per gli IFU, in base a come essi riorganizzano la
radiazione che raccolgono:
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Figura 3.3: Esempio di data-cube: lungo la direzione X e Y viene campionanto il campo di vista,
lungo la direzione Z vengono campionati i conteggi in funzione della lunghezza d’onda. Si ottengono
contemporaneamente, quindi, informazioni spaziali e spettrali. In alto viene mostrata una singola
slice del cubo ad una λ �ssata. A destra, invece, viene mostrata una slice spettrale, che mostra lo
spettro della sorgente intera (Credit: Stephen Todd (ROE) and Douglas Pierce-Price (JAC)).

• Matrice a microlenti (microlence array, MLA): un sistema di lenti collima la radia-
zione proveniente da ogni elemento del piano focale in un punto diverso. Da qui la
luce viene dispersa e poi focalizzata sul rivelatore all’interno dello spettrografo pre-
sente nello strumento. In questo modo viene prodotto uno spettro per ogni microlente
presente e, pertanto, la copertura spaziale sarà buona, a di�erenza di quella spettrale.
Lo svantaggio principale, infatti, consiste in una limitata copertura spettrale, ai �ni
di evitare la sovrapposizione degli spettri provenienti da regioni spaziali adiacenti
nell’immagine (Bacon et al., 1995; Lee et al., 2001).

• Fibre ottiche: in questo caso, per campionare la regione di cielo, viene utilizzato un
fascio di �bre ottiche, il quale trasferisce la radiazione dal piano focale direttamente
allo spettrografo. Si ottiene, così, un numero di spettri pari al numero di �bre uti-
lizzate. Le �bre sono �essibili, pertanto, possono essere disposte in modo da non far
sovrapporre gli spettri rendendo possibile, così, una copertura spettrale maggiore ri-
spetto al caso precedente. Lo svantaggio, però, è che in questo caso il campionamento
spaziale non è ottimale a causa della sezione circolare della �bra. Si può ovviare il
problema aggiungendo una matrice di lenti al fascio di �bre, la quale raccoglie e col-
lima in punti diversi la radiazione garantendo, in questo modo, anche la copertura
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spaziale (Allington-Smith et al., 2002; Barden & Wade, 1988).

• Image-slicer: in questo caso il campo di vista osservato viene suddiviso in strisce
sottili (slices) da uno specchio segmentato, il quale ri�ette la radiazione incidente in
direzioni di�erenti. È presente, poi, un altro sistema di specchi che raccoglie tale ra-
diazione e la ri�ette verso lo spettrografo, allineandola per simulare la presenza di una
fenditura. Questo utilizzo del rivelatore permette di avere una buona risoluzione sia
spaziale che spettrale, dal momento che non sono presenti spazi vuoti tra i segmenti
dello specchio e che non si ottengono spettri sovrapposti. In particolare la risoluzio-
ne spaziale in una direzione è data dalla PSF dello strumento e nell’altra direzione è
determinata dalla larghezza della slice. Un altro vantaggio consiste nel non utilizzare
lenti ed evitare, così, aberrazioni cromatiche (Content, 1997; Vivès & Prieto, 2005).

Quest’ultima con�gurazione ottica descritta è maggiormente utilizzata in regioni infrarosse
dello spettro e anche l’IFS utilizzato da SINFONI fa uso di un image-slicer. Lo strumento
SINFONI verrà descritto più approfonditamente nel paragrafo 3.4.
In �gura 3.4 viene riportato uno schema riassuntivo delle tre con�gurazioni possibili de-
scritte.

Figura 3.4: Schema riassuntivo delle tre con�gurazioni ottiche possibili per l’IFU e del loro funzio-
namento: in alto si ha il caso del microlence array; al centro il caso delle �bre ottiche con aggiunta
di lenti; in basso viene mostrato il caso dell’image-slicer (Credit: M. Westmoquette, adapted from
Allington-Smith et al. 1998).
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3.4 SINFONI

SINFONI (SINgle Far Object Near-infrared Investigation) è uno spettrografo a campo in-
tegrale (vedi paragrafo 3.3.1) che osserva nel vicino infrarosso (NIR, 1.1-2.45 µm) e che fa
uso di ottiche adattive (vedi paragrafo 3.2). É montato sul fuoco Cassegrain del telescopio
YEPUN del VLT-UT4, all’osservatorio del Paranal, in Cile (vedi paragrafo 3.1). Lo strumen-
to, è formato da due componenti principali: il modulo per l’ottica adattiva "SINFONI-AO" e
l’IFU "SPIFFI".
Per le seguenti sezioni si sono utilizzate informazioni contenute in ESO-SINFONI 2, VLT
SINFONI user manual 3 e Eisenhauer et al. (2003).

3.4.1 Modulo SINFONI-AO

Come descritto nel paragrafo 3.2 le ottiche adattive sono progettate ai �ni di correggere la
turbolenza atmosferica, migliorando la risoluzione spaziale del telescopio. Il funzionamen-
to generale del modulo per le ottiche adattive SINFONI-AO è analogo a quello già descritto
nel paragrafo 3.2.
In �gura 3.5 viene rappresentato lo schema del funzionamento di tale modulo.

La radiazione incidente viene raccolta dallo specchio primario piatto e collimata verso
uno specchio parabolico. In seguito essa arriva sullo specchio deformabile, reso tale da 60
"attuatori". Questo specchio indirizza il fronte d’onda verso un dicroico, il quale separa
la radiazione in due fasci distinti: uno che contiene la componente visibile e l’altro con la
componente infrarossa. La prima viene diretta verso il sensore di lunghezza d’onda, mentre
la seconda viene indirizzata allo spettrografo SPIFFI.
Il sensore analizza e quanti�ca la distorsione sul fronte d’onda della stella di riferimento,
che a seconda dei casi può essere una Natural Guide Star o una Laser Guide Star, e calcola
in tempo reale la correzione da applicare allo specchio deformabile. In particolare, questo
passaggio viene fatto tramite una serie di 60 microlenti, 60 �bre ottiche e un detector di
60 fotodiodi. Questi ultimi, avendo un processo di lettura molto rapido, sono utili a ren-
dere l’intero processo più e�cace: il campionamento viene svolto 420 volte al secondo. A
questo punto l’input della correzione viene trasmesso allo specchio deformabile tramite un
Real Time Calculator e lo spettrografo riceve la radiazione riprocessata da analizzare. In
questo modo si ottiene l’immagine corretta.
In particolare, si riescono ad ottenere immagini vicino al limite di di�razione, migliorando
di molto la risoluzione. L’e�cacia del sistema a ottiche adattive, però, dipende da diversi

2http://www.eso.org/sci/facilities/paranal/decommissioned/sinfoni.html
3http : //www.eso.org/sci/facilities/paranal/decommissioned/sinfoni/doc/V LT − MAN −

ESO − 14700− 3517v100.0.pdf
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Figura 3.5: Schema del funzionamento del modulo SINFONI-AO per le ottiche adattive (Hubin et al.,
2003).

fattori. Tale metodo, infatti, non riesce a raggiungere un buon risultato qualora il seeing sia
molto elevato. Inoltre, sono fondamentali un buon campionamento temporale in termini di
frequenza, un elevato numero di specchi e una buona stella di riferimento su cui calcolare
le correzioni da applicare. Nel caso particolare di SINFONI tale stella deve avere una ma-
gnitudine R < 12 e trovarsi entro 10" dal target.
In tabella 3.1 vengono riportati i valori del Rapporto di Strehl, descritto nel paragrafo 3.2,
per quanto riguarda SINFONI, al variare del �ltro considerato e della magnitudine della
stella guida. Tali valori si riferiscono a condizioni in cui il seeing è pari a 0.65" (Eisenhauer
et al., 2003).

10 Mag 12 Mag 14 Mag 16 Mag 18 Mag
Banda K 58 % 56 % 44 % 22 % 5 %
Banda H 38 % 35 % 24 % 7 %
Banda J 19 % 16 % 8 %

Tabella 3.1: In tabella vengono riportati i valori del Rapporto di Strehl per quanto riguarda SINFONI,
al variare del �ltro considerato e della magnitudine della stella guida. Tali valori si riferiscono a
condizioni in cui il seeing è pari a 0.65" (Eisenhauer et al., 2003).
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3.4.2 Spettrografo SPIFFI

Lo spettrografo SPIFFI (SPectrometer for Infrared Faint Field Imaging) è costituito da diver-
se componenti posizionate su un supporto di 1.3 m di diametro e ra�reddato alla tempera-
tura dell’Azoto liquido in modo da ridurre il background termico dovuto allo strumento.
Le singole componenti sono descritte di seguito e riportate in �gura 3.6:

• Un modulo di pre-ottiche: consiste in una doppia lente che collima il fascio infra-
rosso. Essa ha il compito di rimuovere il background termico dovuto allo strumento
e presenta un sistema di lenti che consente di scegliere la dimensione dello spaxel
e, quindi, la dimensione angolare del campo di vista dell’immagine. Ci sono diverse
con�gurazioni che lo strumento può attuare, riportate in tabella 3.2.

FoV Scala [mas] Modalità
8” x 8” 250 noAO
3” x 3” 100 NGS

0.8” x 0.8” 25 NGC

Tabella 3.2: In tabella vengono riportati i valori relativi alle diverse con�gurazioni che lo
spettrometro SPIFFI può attuare.

• Un image slicer: è costituito da uno small slicer e da un big slicer. Il primo è caratteriz-
zato da 32 specchi piani che separano la radiazione, qui focalizzata dalle pre-ottiche, e
la indirizzano in diverse direzioni; il secondo è formato da altri 32 specchi che collima-
no la luce in modo da creare una fenditura arti�ciale di 31 cm, chiamata pseudo-slit,
i cui elementi sono le slitlets. La pseudo-slit disperde la radiazione che la attraversa.

• Una ruota di grating: lo strumento utilizza quattro �ltri: J, H, K, H+K, i quali copro-
no �nestre atmosferiche diverse e le cui caratteristiche principali vengono riportate
in tabella 3.3. Ognuno ha una dispersione diversa e per questo mostrano diverse
risoluzioni spettrali.

• Un collimatore: costituito da tre specchi, uno sferico e due ellissoidali, che collima
sul detector la radiazione dispersa dalla fenditura.

• Un rivelatore: consiste in una camera spettrometrica, una Rockwell 2k×2k pixel Ha-
waii 2RG array, con 64 pixel associati ad ognuna delle 32 slice. Pertanto si ottengono
32 x 64 = 2048 spettri distinti della sorgente osservata.
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Filtro λc Range λ Dispersione Risoluzione FWHM
[µm] [µm] [nm pix−1] [pix]

J 1.25 1.10 - 1.40 0.15 2000 4
H 1.65 1.45 - 1.85 0.20 3000 3
K 2.20 1.95 - 2.45 0.25 4000 2

H + K 1.95 1.45 - 2.45 0.50 1500 2

Tabella 3.3: In tabella vengono riportate alcune caratteristiche dei quattro �ltri dello spettrometro
SPIFFI.

È possibile, quindi, tramite l’utilizzo di questo strumento, ottenere un cubo di dati, il quale
contiene l’informazione spaziale e spettrale contemporaneamente, come descritto nel pa-
ragrafo 3.3 e in 3.3.1.
In �gura 3.7 viene riportato uno schema di come funziona lo spettrografo SPIFFI.

Figura 3.6: Componeti dello spettrografo a campo integrale SPIFFI, presente nello strumento
SINFONI (Credit: ESO).
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Figura 3.7: Schema riassuntivo del funzionamento dello spettrografo a campo integrale SPIFFI
(Credit: ESO).

Ai �ni del lavoro di questa tesi, inoltre, sono stati considerati anche dati provenienti da
altri due strumenti presenti al VLT: MUSE e FLAMES.
MUSE (Multi Unit Spectroscopic Explorer)4 è uno spettrografo a campo integrale montato
sul fuoco Nasmyth dell’UT4 del VLT ed opera nel range del visibile (480 - 930 nm), con una
risoluzione media R ∼ 3000. Lo strumento è stato utilizzato con la con�gurazione Wide
Field Mode, la quale ricopre un campo di vista di 1 arcmin di diametro e, in questo caso spe-
ci�co, è assistita da moduli di ottica adattiva. I dati a disposizione derivano dal programma
di osservazione 60.A-9184(A), PI: Ferraro.
FLAMES (Fibre Large Array Multi-Element Spectrograph)5, invece, è uno spettrografo multi-
oggetto montato sull’UT2 del VLT, ricopre un campo di vista di 25 arcmin di diametro ed
è costituito da 132 �bre utilizzate da altri due spettrogra�: UVES e GIRAFFE. In particola-
re, GIRAFFE consente di osservare contemporaneamente un massimo di 130 oggetti, con
spettri a risoluzione medio-alta (tipicamente da R ∼ 5000 �no a R ∼ 30000). UVES, invece,
permette di ottenere spettri ad alta risoluzione (R ∼ 47000), ma può osservare �no a un
massimo di 8 oggetti alla volta. In questo caso i dati derivano dal seguente programma:
ESO Large program 193.D-0232, PI: Ferraro.

4https://www.eso.org/sci/facilities/develop/instruments/muse.html
5https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/�ames.html



Capitolo 4

Dataset e Preriduzione dati

4.1 L’ammasso globulare NGC 6441

L’ammasso globulare NGC 6441 è stato scoperto dall’astronomo James Dunlop nel 1826 ed
è localizzato nella costellazione dello Scorpione, ad una distanza di circa 11.6 kpc dal Sole
e circa 3.9 kpc dal centro galattico. Ha un’età di circa 13.5 Gyr ed è tra gli ammassi più
metal-rich della nostra Galassia, avendo [Fe/H] = - 0.50± 0.02 (Origlia et al., 2008). Inoltre,
la sua composizione chimica risulta "alpha-enhanced", avendo [α/Fe]=0.28 ± 0.02 (Origlia
et al., 2008). In tabella 4.1 vengono riportati i principali parametri dell’ammasso.

Figura 4.1: Immagine HST di NGC 6441 (Credit: NASA/ESA/Hubble).
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Parametri fondamentali di NGC 6441
RA 17:50:13.06
Dec -37:03:05.2

Distanza dal Sole 11.6 kpc
Dist. dal centro Gal. 3.9 kpc
Vel. sistemica media 16.5 km s−1

Dispersione di velocità 18.0 km s−1

Età 13.5 Gyr
Tempo di rilassamento ∼ 1 Gyr

E(B-V) 0.47
Magnitudine V integrata 7.15

Tipo spettrale G2
Concentrazione 1.74
Raggio di core 0.13 arcmin

Raggio di metà luce 0.57 arcmin
[Fe/H] -0.50 ± 0.02
[O/Fe] +0.27 ± 0.02
[α/Fe] +0.28 ± 0.02
[C/Fe] -0.45 ± 0.06
12C/13C ' 5.4 ± 0.9

Tabella 4.1: Principali parametri dell’ammasso globulare NGC 6441 (Harris, 1996b). Metallicità e
abbondanze chimiche sono da Origlia et al. (2008). Le quantità [C/Fe] e 12C/13C sono valori medi
misurati per le stelle post-RGB Bump.
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4.2 Osservazioni

I dati dell’ammasso NGC 6441 utilizzati in questo lavoro di tesi appartengono a due pro-
grammi osservativi diversi: i primi sono stati acquisiti a luglio 2014 e fanno parte del pro-
gramma 093.D-0319(A) intitolato "Cosmic-Lab: inner velocity dispersion and rotation pro-
�les of �ve concentrated globular clusters from the radial velocities of individual stars"
(PI:Lanzoni); i secondi, invece, sono stati acquisiti tra maggio e agosto 2015 e appartengono
al programma 195.D-0750(A) dal titolo “Unveiling the kinematics in the core of high-density
globular clusters with SINFONI” (PI: Ferraro). L’interesse principale di tali osservazioni è
rivolto allo studio della cinematica e dinamica delle regioni più centrali degli ammassi glo-
bulari ad alta densità.
I dati sono stati acquisiti tramite lo spettrografo SINFONI: un IFU ad alta risoluzione che
utilizza le ottiche adattive, montato sul telescopio YEPUN (VLT-UT4) all’ESO Paranal Ob-
servatory, descritti nel capitolo 3.
Si ha a disposizione un mosaico composto dai dati di 8 campi di vista, riguardanti le regio-
ni più centrali dell’ammasso. In particolare si hanno 3 puntamenti High Resolution (HR),
parzialmente sovrapposti, i quali coprono un campo di vista di 3" x 3", con dimensione del-
lo spaxel 50 mas × 100 mas, e 5 puntamenti Low Resolution (LR) che coprono un campo
di vista di 8" x 8", con dimensione dello spaxel 125 mas × 250 mas (vedi le con�gurazioni
strumentali descritte nella sezione 3.4). In tabella 4.2 vengono riportate le coordinate (RA e
Dec), la data, l’ora e il tempo di esposizione relativi ai singoli campi, mentre la loro coper-
tura spaziale è mostrata nella mappa riportata in �gura 4.2.

Campo RA Dec Data UT Exptime
HR 17:50:13 -37:03:06 2014/07/16 04:33:24 30.000 sec

HRC 17:50:13 -37:03:05 2015/08/23 01:45:31 60.000 sec
HRE1 17:50:12 -37:03:06 2015/05/18 07:03:34 30.000 sec
HRE2 17:50:12 -37:03:06 2015/05/19 04:58:36 30.000 sec
LRN 17:50:12 -37:03:00 2015/05/19 06:18:30 30.000 sec

LRNE 17:50:13 -37:03:00 2015/05/29 04:41:32 30.000 sec
LRE 17:50:12 -37:03:10 2015/06/24 01:41:19 30.000 sec
LRSE 17:50:13 -37:03:08 2015/06/19 07:21:14 20.000 sec
LRS 17:50:12 -37:03:11 2015/08/17 23:40:42 30.000 sec

Tabella 4.2: In tabella si riporta per ogni puntamento analizzato: nome, coordinate (RA e Dec), data,
UT e tempo di osservazione.
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Figura 4.2: In �gura viene mostrata un’immagine HST - ACS/WFC - F606W (∼ �ltro V) dell’ammas-
so NGC 6441 con sovrapposte le posizioni dei campi di vista osservati con SINFONI. In blu vengono
riportati i campi a bassa risoluzione: LRN, LRNE, LRE, LRSE, LRS; in rosso i campi ad alta risoluzione:
HR, HRC, HRE1, HRE2. La croce corrisponde al centro gravitazionale dell’ammasso globulare.

I singoli puntamenti sono stati identi�cati dalla sigla della con�gurazione strumentale uti-
lizzata e dalla loro posizione relativa al centro dell’ammasso1.

Inoltre, per e�ettuare le osservazioni, è stato utilizzato il grating K, nel range 1.95 – 2.45 µm
e con R = 4000. Nella regione spettrale considerata l’emissione del cielo diventa signi�cativa,
spesso dominante sull’emissione delle stelle. Per questo motivo è necessario osservare una
regione di cielo ogniqualvolta si osservi un oggetto, così da poter sottrarre il suo contributo.
Pertanto, le osservazioni sono state svolte usando la sequenza oggetto-cielo-cielo-oggetto,
ripetuta tre volte. Ogni puntamento comprenderà, quindi, 6 esposizioni dell’ammasso e 6
di una regione esterna. Il cielo, infatti, viene osservato in una regione abbastanza lontana
dal target, a circa 2 arcmin da esso. In questo modo è possibile sottrarre il contributo del
background alle osservazioni scienti�che in maniera adeguata.
Le osservazioni, inoltre, sono state e�ettuate applicando un pattern di dithering, il quale
prevede che venga introdotto un o�set di qualche frazione di pixel tra un’esposizione e la

1Durante la preparazione delle osservazioni è stato erroneamente associato il nome LRE al campo che, in
realtà, sarebbe dovuto essere LRW. Tuttavia, per coerenza con le osservazioni, nel lavoro di tesi si è adottata
tale notazione.
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successiva. Il vantaggio consiste nel far sì che una stella non capiti sempre all’interno del-
lo stesso pixel, in modo da non perdere la sua informazione qualora esso sia danneggiato.
L’altro vantaggio consiste nel campionare meglio la psf, in quanto essa viene ricostruita in
maniera leggermente diversa ad ogni esposizione.

4.3 Preriduzione dati

La preriduzione dei dati è stata svolta tramite l’uso di EsoRe�ex2, un’interfaccia gra�ca che
gestisce l’esecuzione della pipeline EsoRex sviluppata dall’ESO per i suoi strumenti. Essa
è costituita da un insieme di recipes, le quali identi�cano e classi�cano sia i dati scienti�ci
che i dati di calibrazione associati ad essi ed e�ettuano delle correzioni preliminari ai dati.
Tali recipes vengono eseguite in ordine logico svolgendo, così, la preriduzione dei dati in
esame in maniera automatica.
In particolare le correzioni e�ettuate sono3:

• Bad pixel map: mappa contenente i bad pixel;

• Dark frame: immagini ottenute ad otturatore chiuso e legate al rumore termico ed
elettronico della strumentazione;

• Flat �eld: immagini che evidenziano la diversa risposta e sensibilità dei pixel alla
radiazione incidente;

• Fiber frame: immagini ottenute illuminando la prima colonna di ogni slice con una
�bra. Servono per considerare le distorsioni ottiche;

• Arc lamp frame: immagini acquisite illuminando il detector ad otturatore chiuso con
una lampada, come può essere quella ad Argon-Neon. Le seguenti immagini vengono
utilizzate nella calibrazione in lunghezza d’onda;

• Sky frame: immagini relative ad una porzione di cielo su�cientemente lontana dal
target. Servono per rimuovere il contributo del cielo nel vicino infrarosso;

• Standard star frame: immagini di una stella standard di riferimento (spesso una stella
calda e brillante, in modo da non avere righe fotosferiche). Questa viene utilizzata per
rimuovere gli assorbimenti atmosferici, in quanto essa non presenta quelli relativi alla
sua fotosfera;

2https://www.eso.org/sci/software/esore�ex/
3http://www.eso.org/sci/facilities/paranal/decommissioned/sinfoni/doc/VLT-MAN-ESO-14700-

3517_v93.1.pdf
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• Science frame: immagini del target scienti�co.

In questo modo è possibile utilizzare i dati per l’analisi scienti�ca.

4.4 Correzione eliocentrica

Ai �ni dell’analisi successiva, inoltre, è necessario considerare il fatto che la Terra abbia un
moto relativo attorno al Sole, chiamato velocità eliocentrica. Pertanto, dato che le osserva-
zioni sono state svolte in diversi momenti temporali e, quindi, in di�erenti punti dell’orbita
terrestre, esse non possiedono tutte lo stesso valore di velocità eliocentrica. È importante,
quindi, considerare tale correzione in modo da riportare tutte le misure di velocità radiali
ad uno stesso sistema di riferimento.
In tabella 4.3 vengono riportati tali valori per i singoli puntamenti considerati nell’analisi
successiva.

Campo Velocità Eliocentrica
[km s−1]

HR -12.42
HRC -25.43
HRE1 15.08
HRE2 15.08
LRN 15.08

LRNE 10.28
LRE -1.73
LRSE 0.14
LRS -23.95

Tabella 4.3: Puntamenti con rispettive velocità eliocentriche. I campi HRE1, HRE2 e LRN
presentano la stessa correzione in quanto osservati durante la stessa notte.

4.5 Spettri sintetici di riferimento

Oltre alla preriduzione dei dati, è necessario calcolare gli spettri sintetici, sia per le righe
fotosferiche che per quelle telluriche, che verranno utilizzati come spettri template per la
procedura di cross-correlazione.
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Infatti, per un calcolo preciso delle velocità radiali è importante avere dei template di rife-
rimento con velocità nulla. In particolare, lo spettro sintetico è ciò che meglio rappresenta
lo spettro osservato da un punto di vista teorico, in termini di assorbimenti fotosferici e
tellurici.

4.5.1 Spettri sintetici fotosferici

Il programma utilizzato al �ne di produrre gli spettri sintetici che considerano gli assor-
bimenti fotosferici (autokur, A. Mucciarelli, priv.comm) utilizza a sua volta il codice SYN-
THE (Kurucz, 2005), che risolve le equazioni del trasporto radiativo. Questo necessita di
alcune informazioni: esso richiede un modello di atmosfera, calcolato tramite il program-
ma ATLAS9 (Kurucz, 2005), e necessita di una lista dei parametri che caratterizzano tutte
le transizioni atomiche e molecolari che vanno incluse nel calcolo dello spettro. Queste,
in particolare, sono state prese dal database online di F. Castelli4. Per quanto riguarda il
modello atmosferico, invece, esso viene identi�cato dalla temperatura e�ettiva della stella,
dalla gravità super�ciale, dalla metallicità e dalla composizione chimica.
Nel caso particolare delle nostre osservazioni esse riguardano la regione del vicino infra-
rosso e, pertanto, i principali assorbimenti fotosferici sono dovuti a transizioni molecolari
di monossido di carbonio (CO). Sono state identi�cate, in particolare, le seguenti bande di
12C 16O che verranno utilizzate successivamente:
CO (2-0): 22860-23140 (Å)
CO (3-1): 23165-23410 (Å)
CO (4-2): 23464-23685 (Å)
CO (5-3): 23755-23974 (Å)
Le bande molecolari, inoltre, sono estremamente sensibili alla metallicità, alla temperatura
e alla gravità super�ciale e, quindi, gli spettri sintetici vanno calcolati considerando appro-
priati valori dei parametri stellari per ogni target. Poiché le stelle di NGC 6441 osservate
con SINFONI sono stelle appartenenti solamente al ramo delle Giganti Rosse, gli intervalli
di temperatura e gravità considerati per gli spettri sintetici sono stati selezionati in base ai
parametri previsti per queste stelle a partire da un’isocrona appropriata. A tal proposito, è
stato utilizzato un tool online (Dartmouth Stellar Evolution Database, Dotter et al., 2008),
il quale, a partire dalle informazioni sull’età e metallicità, produce l’isocrona corrisponden-
te. In questo caso speci�co gli spettri sintetici sono stati calcolati ispezionando il seguente
spazio dei parametri, in termini di temperatura e gravità:

• Range temperatura: 3400-5110 K

• Range gravità super�ciale: 0.13<log g<3.70
4http://wwwuser.oats.inaf.it/castelli/



50 CAPITOLO 4. DATASET E PRERIDUZIONE DATI

e assumendo [Fe/H]=-0.50 ± 0.02, [O/Fe]=+0.27 ± 0.02, [α/Fe]=0.28 ± 0.02 ed un’età di
13 Gyr per selezionare l’isocrona (Origlia et al., 2008). Pertanto, l’intervallo in temperatura
e, di conseguenza, quello in gravità che è stato considerato corrisponde ai valori compresi
tra la base dell’RGB e il tip e, come si può notare dalla �gura 4.3, esso è stato suddiviso
in 10 sotto intervalli regolari. Questi, rappresentati dai punti blu, sono stati utilizzati per
creare 10 spettri sintetici che considerano le abbondanze iniziali di Carbonio. Infatti, stelle
localizzate prima e dopo il Bump dell’RGB mostrano abbondanze diverse di C e un diverso
rapporto isotopico 12C/13C . Ciò è dovuto a processi di mixing che portano in super�cie
materiale processato dal ciclo CNO, rimescolandolo con il gas fotosferico. In particolare,
il ciclo CNO comporta che le abbondanze presentino una quantità di C inferiore rispetto a
quella iniziale. Per questo motivo sono stati creati anche 7 sintetici, identi�cati dai cerchi
rossi in �gura, che considerano le stesse combinazioni di temperatura e gravità dei primi
dieci, ma con abbondanze diverse per il C. In tabella 4.4 vengono riportate le quantità di
Carbonio considerate per i due set di spettri simulati, con [C/Fe]=0.0 prima del Bump e
[C/Fe]=-0.45 dopo il Bump. Per brevità, lungo il lavoro di tesi, esse verranno chiamate
abbondanze "Originarie" e "Modi�cate".

Figura 4.3: Isocrona di NGC 6441 nel piano Log Te� - Log g, ottenuta dal database di isocrone di
Dotter et al. (2008), assumendo [Fe/H]=-0.50 ± 0.02, [O/Fe]=+0.27 ± 0.02, [α/Fe]=0.28 ± 0.02 e
età = 13 Gyr. I punti blu corrispondono ai valori di temperatura e gravità super�ciale dei 10 sotto
intervalli considerati tra la base dell’RGB e il tip per le abbondanze chimiche riportate in tabella 4.4
sotto il nome di "Originarie". I cerchi rossi, invece, sono relativi ai 7 punti che sono stati considerati
per le abbondanze delle stelle carenti di Carbonio, riportate in tabella sotto il nome "Modi�cate".
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Originaria Modi�cata
12C/Ctot 0.968 0.833
13C/Ctot 0.032 0.167
12C/13C 30.000 5.000

Tabella 4.4: Frazione relativa di 12C e 13C e rapporto isotopico 12C/13C nei due set di spettri
simulati. Per brevità, lungo la tesi, verranno chiamate abbondanze originarie e modi�cate.

Si hanno a disposizione, così, gli input necessari per la produzione degli spettri sintetici.
Lo spettro viene calcolato ad alta risoluzione spettrale (R = 600000) e successivamente con-
voluto con un pro�lo gaussiano di risoluzione desiderata, in base allo strumento in questio-
ne (R = 4000 per SINFONI), per riprodurre l’allargamento strumentale dello spettro osser-
vato.
In �gura 4.4, in particolare, si può apprezzare il diverso comportamento degli spettri sinte-
tici che riguardano stelle di temperatura diversa. Infatti, come scritto sopra, la forma delle
bande molecolari dipende anche dalla temperatura: più la stella sarà fredda, più ci saranno
molecole e, quindi, più sarà profonda la banda. Viceversa, man mano che la temperatura
aumenta, le molecole saranno meno, in quanto si dissociano, e, quindi, la banda sarà meno
profonda. Per questo motivo, nel caso del primo spettro, il quale corrisponde ad una tem-
peratura di 3500 K, gli assorbimenti sono molto più profondi rispetto al secondo caso, dove
la temperatura è di 4540 K e questi sono più tenui.
Allo stesso tempo, anche la composizione chimica è importante: più le abbondanze saranno
elevate, più le righe saranno profonde e ciò lo si può notare sempre all’interno della �gura
4.4: in azzurro e in arancione vengono mostrati gli spettri dei sintetici con le abbondanze
originarie, che, avendo quantità di Carbonio più elevate rispetto alle modi�cate, portano ad
assorbimenti più prominenti.
Tali spettri verranno utilizzati in seguito per poter calcolare in maniera accurata le velocità
radiali.
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Figura 4.4: Il pannello in alto e quello centrale mostrano il �usso normalizzato in funzione della
lunghezza d’onda (Å) di spettri sintetici a confronto: nel primo viene ra�gurato il sintetico più
freddo a disposizione (3500 K) con le abbondanze originarie (in azzurro) e quelle modi�cate (in blu);
nel secondo viene ra�gurato un sintetico a temperatura più elevata (4540 K) con le abbondanze
originali (in arancione) e quelle modi�cate (in rosso). In questo modo è possibile vedere i diversi
e�etti della temperatura e della metallicità per quanto riguarda la profondità delle righe: più la stella
è fredda e metallica, più gli assorbimenti sono prominenti, e viceversa.
Nel pannello inferiore, in verde, viene ra�gurata la trasmissione dell’atmosfera in funzione della
lunghezza d’onda (Å) del tapas relativo al campo HRE1. Esso mostra l’assorbimento tellurico relativo
a quel determinato range di lunghezza d’onda e condizioni di osservazione.
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Figura 4.5: Flusso normalizzato in funzione della lunghezza d’onda (Å) per due diverse temperature
(T=3500 K e T=4540 K), per ognuna delle quali sono mostrati due sintetici con i due set di abbon-
danze (originarie e modi�cate). Vengono mostrate, in particolare, le prime due bande di CO prese
in esame.
Lo spettro azzurro corrisponde al sintetico più freddo (T=3500K) con le abbondanze originarie, men-
tre quello blu è il corrispettivo con le abbondanze modi�cate. In arancione viene rappresentato un
sintetico di temperatura più elevata (T=4540K) con le abbondanze originarie, mentre in rosso si ha
lo stesso sintetico con le abbondanze modi�cate.
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4.5.2 Spettri sintetici tellurici

Gli spettri osservati mostrano, oltre agli assorbimenti fotosferici, anche diversi assorbimen-
ti di tipo atmosferico, principalmente dovuti a H2O, O3 e CO2. A tale proposito, quindi,
vengono creati i sintetici per l’atmosfera. È importante, infatti, distinguere queste righe da
quelle fotosferiche e ripulirle per un’accurata analisi spettroscopica. Gli spettri in questione
sono stati prodotti tramite il Software TAPAS (Transmissions Atmosphériques Personnali-
sées Pour l’AStronomie, Bertaux et al., 2014), disponibile online, che permette di simulare
la trasmissione dell’atmosfera in un certo intervallo di lunghezza d’onda, per speci�che
condizioni di osservazione. Infatti, il comportamento dell’atmosfera cambia in base al sito
di osservazione, all’angolo zenitale e al momento in cui si osserva. Pertanto, tutti questi
parametri dovranno essere inseriti per creare il sintetico, che considera gli assorbimenti
atmosferici, inerente alle proprie osservazioni ed ogni campo avrà, quindi, uno spettro spe-
ci�co. Nel terzo pannello in �gura 4.4 viene mostrato un esempio per il caso speci�co del
campo HRE1. Per brevità tale spettro verrà chiamato tapas.



Capitolo 5

Riduzione Dati

In questo capitolo viene descritta la procedura utilizzata per l’analisi dei dati, una volta che
questi ultimi sono stati preridotti (vedi paragrafo 4.3).
Si tratta di una nuova procedura che mira a risolvere, almeno in parte, diverse questioni che
sono state riscontrate a partire dall’analisi di dataset simili in lavori precedenti svolti nel
gruppo stellare di Bologna. Ad esempio, l’analisi che verrà svolta in questo lavoro di tesi si
di�erenzia dal metodo descritto in Lanzoni et al. (2013), il quale utilizza, principalmente, il
cubo combinato e non le singole esposizioni, non prevede la correzione per quanto riguarda
eventuali o�set tellurici, svolge un’analisi di tipo fotometrico tramite il software DAOPHOT
e, ai �ni di ottenere le velocità radiali, svolge un’analisi spettroscopica tramite il software
IRAF.

5.1 Problemi riscontrati in analisi precedenti

I principali problemi riscontrati in passato da tenere in considerazione durante l’analisi
sono:

• Problema degli sdoppiamenti:
All’interno di una singola esposizione può succedere che le stelle si trovino in due
punti diversi e a causa di questo sembrano "sdoppiarsi". In realtà, se ciò si veri�ca,
avviene durante la fase di osservazione ed è indipendente dall’analisi dei dati.
Un primo controllo consiste, quindi, nel veri�care che nelle singole esposizioni dei
vari campi non siano presenti fenomeni di sdoppiamenti.
In �gura 5.1 vengono riportate le sei esposizioni di un campo HR relativo all’am-
masso globulare NGC 6440, dove si può riconoscere, all’interno di ogni esposizione,
lo stesso pattern di stelle (messo in evidenza dai cerchi verdi). Tuttavia, nell’ultima
esposizione, sono presenti più stelle rispetto agli altri campi (segnate in rosso). In

55
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Figura 5.1: Vengono mostrate le sei esposizioni (sei cubi) di un campo HR relativo all’ammasso
globulare NGC 6440. All’interno di ogni esposizione si può notare lo stesso pattern di stelle (in
verde). Tuttavia, nell’ultima di queste, sono presenti altre stelle (in rosso) e si può riconoscere,
per esse, lo stesso pattern delle stelle in verde. Ciò signi�ca che, durante la singola esposizione, la
posizione relativa delle stelle si è spostata, generando un fenomeno di sdoppiamento. Per questo
motivo le stelle appaiono due volte all’interno della stessa immagine.

particolare, si può notare come esse mostrino lo stesso pattern delle stelle in verde.
Ciò signi�ca che, durante la singola esposizione, il puntamento del telescopio non ha
funzionato e che, quindi, la posizione relativa delle stelle si è spostata generando uno
sdoppiamento. Pertanto, una stessa stella appare due volte nella stessa immagine.

• Problema delle onde negli spettri:
Osservando lo spettro di un singolo spaxel è possibile riscontrare un continuo che,
invece di seguire il pro�lo ottenuto dalla convoluzione tra il �ltro e il tipo spettrale,
presenta un andamento di tipo ondulatorio. Pertanto, in modo da correggere la pre-
senza delle onde, sarà necessario retti�care gli spettri.
Ciò costituisce un problema, però, solo nel caso in cui gli spaxel di una stessa stella
vengano mediati tra loro prima che gli spettri siano stati retti�cati. In tal caso, infatti,
qualora due spaxel presentassero andamenti diversi può succedere che sorgenti con-
taminanti non vengano rimosse. Ad esempio, se gli andamenti di più spaxel fossero
tutti diversi presentando, ad una data lunghezza d’onda, minimi e massimi o valori
intermedi in cui in uno di essi fosse sovrapposto un raggio cosmico, una volta media-
ti gli spaxel senza aver retti�cato gli spettri, tale raggio cosmico non verrà rimosso
tramite un algoritmo di σ-rejection. Esso, infatti, potrebbe risultare di ampiezza infe-
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riore rispetto alla variazione dovuta alla diversa forma degli spettri. Diverso, invece,
sarebbe il caso in cui venissero allineati gli spettri prima di mediare gli spaxel tra loro.
Nella seguente procedura tale fenomeno non costituisce un problema in quanto si è
deciso, come si vedrà in seguito, di lavorare sui singoli cubi e non sui cubi combinati.
Inoltre, modellare l’andamento delle onde risulta di�cile nel momento in cui tale an-
damento si ritrova essere sovrapposto a features di assorbimento, come nel caso delle
bande fotosferische e telluriche.

• Problema della dipendenza della velocità da temperatura e abbondanze chi-
miche:
In linea teorica è possibile associare ad una stella di data temperatura una certa ve-
locità radiale trovata tramite il confronto con lo spettro del sintetico relativo a tale
stella.
Il problema principale è la degenerazione esistente tra i diversi parametri in gioco.
Infatti le bande molecolari, da cui si ricava la velocità radiale tramite l’e�etto dop-
pler, hanno una forma tipica che dipende dalla temperatura e dalle abbondanze. Più
la stella sarà fredda, più ci saranno molecole e, quindi, più sarà profonda la banda.
Viceversa, man mano che la stella diventa calda, le molecole saranno di meno, in
quanto si dissociano, e la banda sarà meno profonda. Allo stesso tempo, più l’abbon-
danza chimica di un dato elemento sarà elevata, più le righe saranno profonde (vedi
paragrafo 4.5). Per questo motivo, se nella cross-correlazione degli spettri si utiliz-
zano sintetici non adeguati, non si trova un valore esatto di velocità radiale a causa
dell’asimmetria delle bande e del leggero spostamento della cosiddetta band head.
Considerando un esempio pratico con i sintetici utilizzati in questo lavoro di tesi (vedi
sezione 4.5.1):
se si svolge la cross-correlazione considerando come spettro "osservato" lo spettro del
sintetico più freddo (Nsyn1=3500 K) shiftato, ad esempio, di 30 km s−1 (Nsyn30), e
come spettro sintetico uno leggermente più caldo (Nsyn5=4160 K) si trova che tale
cross-correlazione non restituisce un valore corretto di velocità. In linea teorica si
dovrebbe trovare un valore di 30 km s−1, che corrisponde allo shift applicato al primo
sintetico, utilizzato in questo caso come spettro osservato. Nel caso speci�co, però, si
trova un valore di 20.05 km s−1 e ciò è dovuto al fatto che si è considerato un sintetico
non adatto per la temperatura dell’osservato.
Quindi, se non si hanno a disposizione sintetici adeguati, si introduce un errore nelle
misure di velocità radiali.
La velocità, infatti, cambia in base al sintetico, il quale dipende dai parametri det-
ti sopra. Quindi, per ovviare a tale problema, si è pensato in questa procedura di
non associare a ciascuna stella la velocità trovata tramite il confronto con il sinte-
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tico corrispondente alla temperatura fotometrica della stella (ad esempio stimabile
dalla posizione nel CMD). Bensì, si è deciso di fare un’associazione a posteriori ba-
sata sulla forma delle bande dello spettro osservato e dal confronto con il database
dei sintetici a disposizione. Nella pratica, viene calcolata la velocità rispetto a tutti i
sintetici che si hanno a disposizione, senza tenere in considerazione che tipo di stella
si stia trattando tra quelle che rientrano nell’intervallo di stelle considerate dalle os-
servazioni SINFONI in questione (vedi paragrafo 4.5.1). Solo in un secondo momento
si farà l’associazione con l’osservato. In particolare, si andrà ad associare il valore
della velocità che corrisponde al sintetico che meglio riproduce il nostro osservato,
indipendentemente dalla temperatura e gravità.

• Problema del "gradiente":
In linea teorica gli spaxel relativi a una data stella dovrebbero presentare tra loro un
valore simile di velocità, a meno di piccole di�erenze entro gli errori di misura. In
lavori passati, però, si è notato che, calcolando la velocità dei singoli spaxel, le misure
di velocità ottenute per i vari spaxel di una singola stella presentavano un gradiente
nella distribuzione di velocità interna, ovvero gli spaxel di una singola stella presen-
tavano valori diversi nelle velocità.
In �gura 5.2 viene riportato come esempio il caso di un’esposizione relativa all’am-
masso globulare NGC 6440 in cui è evidente tale fenomeno: nel pannello di sinistra,
evidenziando il valore della velocità per ogni spaxel considerato, si nota che ognu-
no di essi possiede un valore diverso e, spesso, discordante con gli spaxel adiacenti.
In particolare, sembra delinearsi un andamento delle velocità tale per cui gli spaxel
sopra al centroide mostrano velocità inferiori (verde-azzurri), mentre gli spaxel sot-
tostanti mostrano velocità superiori (rossi). Tale fenomeno è presente in entrambe le
stelle brillanti presenti nel campo di vista rappresentato.
Il gradiente, inoltre, viene comunemente rilevato anche analizzando gli spettri dei
singoli spaxel delle stelle standard. Esse sono stelle brillanti e isolate, le quali, pertan-
to, dovrebbero mostrare valori di velocità uniformi al loro interno. Anche in questo
caso, però, evidenziando il valore della velocità per ogni spaxel considerato si nota
che essi possiedono una distribuzione di velocità interna non omogenea.
Il metodo utilizzato in questo lavoro di tesi per correggere il gradiente, come si vedrà
meglio in seguito, consiste nel considerare proprio lo spettro della stella standard co-
me riferimento per modellare il gradiente sugli o�set calcolati sulle bande telluriche.
In �gura 5.2 a destra, infatti, si nota che, dopo aver applicato la correzione per gli
eventuali o�set tellurici, l’e�etto non è più presente.
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(a) (b)

Figura 5.2: Esempio di un’esposizione dell’ammasso globulare NGC 6440 in cui si evidenzia l’e�etto
del gradiente. A sinistra: si può notare che i singoli spaxel di una stessa stella mostrano valori di
velocità diversi e discordanti tra di loro. In particolare gli spaxel sopra al centroide mostrano velocità
inferiori (verde-azzurri) rispetto a quelli sottostanti (rossi). Tale fenomeno verrà corretto tramite le
telluriche, in quanto esse presentano lo stesso e�etto. A destra: il gradiente, presente in entrambe
le stelle del campo di vista rappresentato, dopo aver applicato la correzione per gli eventuali o�set
tellurici, non è più presente.

5.2 Procedura

Questi erano i principali problemi che sono stati riscontrati in analisi passate e che, tramite
la nuova procedura applicata per la prima volta in questo lavoro di tesi, sono stati risolti.
La procedura è costituita da una serie di operazioni sequenziali, dove, in primo luogo, ven-
gono prodotti i vari �le necessari per gli step successivi, in seguito vengono calcolate le
velocità radiali e, in�ne, viene creato un catalogo, contenente le velocità radiali �nali.

Per prima cosa è fondamentale considerare la stella standard. La standard, infatti, essendo
una stella calda, presenterà solo assorbimenti tellurici e non fotosferici, ad eccezion fatta
per la riga Brackett Gamma dell’idrogeno. Pertanto, osservando tale stella si è in grado
di capire cosa l’atmosfera stesse assorbendo in quel determinato momento e in quella de-
terminata direzione di osservazione. Questo permetterà, quindi, di ripulire i nostri target
dagli assorbimenti atmosferici, i quali potrebbero in�ciare la misura della velocità. Inoltre
la standard sarà di fondamentale importanza per i seguenti due motivi: omogenizzare il
gradiente presente negli spettri e descritto nella sezione 5.1, in quanto verrà considerata
come spettro di riferimento per modellare il gradiente sulle bande telluriche delle stelle e,
quindi, per fare la correzione; riallineare gli spettri dopo aver calcolato gli eventuali o�set
dalle misure di velocità e�ettuate sulle bande telluriche, le quali non dovrebbero mostrare
o�set in lunghezza d’onda rispetto al sistema di riferimento dell’osservatore.
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In particolare, attraverso la visualizzazione gra�ca di una slice del cubo in esame, vengono
scelte le coordinate di quello che è il centroide, in base al numero di conteggi.
Ai �ni di retti�care lo spettro in modo da correggere l’andamento ondulatorio (si veda se-
zione 5.1) viene utilizzato un template di riferimento. In �gura 5.3 vengono rappresentati
i passaggi che portano ad ottenere uno spettro retti�cato. Nei primi due pannelli, in par-
ticolare, vengono rappresentati lo spettro osservato, dove si può apprezzare l’andamento
ondulatorio, e lo spettro relativo al template, rispettivamente. In questo caso, avendo a
che fare con gli assorbimenti tellurici, si utilizzerà come template il tapas corrispondente
al campo in analisi e che, precedentemente, era stato prodotto a tal proposito (vedi sezione
4.5). Si procede, allora, dividendo lo spettro osservato per il tapas, in modo da ripulirlo
grossolanamente dalle bande telluriche, ovvero dagli assorbimenti atmosferici. In questo
modo rimane solo il continuo. In realtà, ciò che rimane è un continuo frastagliato a causa
del rumore e che presenta una forma di onda, come mostrato dallo spettro verde nel terzo
pannello in �gura 5.3. Quindi, lo si cerca di modellare in maniera più regolare. In partico-
lare si vuole modellare l’andamento su grande scala di tale continuo e, a tal proposito, si
suddivide lo spettro in intervalli in lunghezza d’onda, all’interno dei quali viene fatta una
media. Tramite un’interpolazione, poi, si riproduce un andamento generale più regolare,
rappresentato in �gura 5.3 dalla linea nera nel terzo pannello. A questo punto, dividendo
l’osservato per il continuo modellato, lo si retti�ca (quarto pannello �gura 5.3).
In �gura 5.4 viene riportato lo spettro �nale della stella standard, in blu, mentre in rosso

è mostrato il comportamento del tapas: tra i due spettri è presente un ottimo accordo. In
seguito, per ripulire le stelle dagli assorbimenti tellurici e omogenizzare il gradiente, verrà
utilizzato tale spettro e non quello relativo al tapas principalmente per i due seguenti mo-
tivi: in primo luogo lo spettro della stella standard risulta essere più realistico in quanto
si tratta di uno spettro osservato e non di un modello come nel caso del tapas; in secondo
luogo, tale spettro, rispetto al tapas, risulta essere più realistico per quel determinato mo-
mento e per quella determinata direzione di osservazione.

Una volta preparato lo spettro della standard, che verrà utilizzato come riferimento per
gli assorbimenti tellurici, è necessario, per ogni cubo, decidere una soglia sopra cui estrarre
gli spaxel da analizzare per le singole stelle. Ogni campo avrà la sua soglia speci�ca, ma
essa, in ogni caso, viene scelta in modo tale da non perdere stelle che si risolvono ad occhio
e allo stesso tempo in modo tale da non considerare �uttuazioni del fondo. Il tutto viene
fatto minimizzando il numero degli spaxel per una questione di tempo di calcolo. In questo
modo vengono prodotti i �le che contengono la lista degli spaxel che saranno oggetto di
analisi negli step successivi.
In �gura 5.5 viene riportato come esempio il caso relativo all’esposizione 0 del campo HRE1:
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Figura 5.3: Normalizzazione di uno spettro: Primo pannello: viene rappresentato lo spettro os-
servato non normalizzato; secondo pannello: viene rappresentato il template di riferimento; terzo
pannello: in verde si ha lo spettro non normalizzato diviso il template, il cui risultato è un continuo
frastagliato dal rumore e a forma di onda. In nero: stima del continuo per quanto riguarda il suo
andamento generale su grande scala; quarto pannello: dalla divisione tra lo spettro non normaliz-
zato e il continuo modellato si trova lo spettro normalizzato; quinto pannello: viene rappresentato
lo spettro normalizzato (in blu) con, sovrapposto, lo spettro del template (in rosso).
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Figura 5.4: In blu viene mostrato lo spettro della stella standard per il campo HRE1, mentre in rosso
il tapas corrispondente. Tra i due è presente un ottimo accordo. In seguito, lo spettro della standard
verrà utilizzato come spettro di riferimento per calcolare gli o�set tellurici e, quindi, omogenizzare
il gradiente.

nel pannello di destra, in rosso, sono evidenziati tutti gli spaxel contenuti nella lista appena
creata.

(a) (b)

Figura 5.5: (a): esposizione 0 del campo HRE1; (b): in rosso vengono mostrati gli spaxel che ver-
ranno considerati nell’analisi successiva, in seguito alla scelta della soglia. Sono sempre riferiti alla
stessa esposizione del campo HRE1.

In seguito viene svolta un’analisi fotometrica, e�ettuata tramite l’utilizzo del pacchetto py-
thon photutils.psf 1, per produrre i �le di input necessari per il match tra i vari cubi, in modo

1https://photutils.readthedocs.io/en/stable/psf.html
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da poter de�nire l’o�set presente nelle osservazioni a causa del dithering2, e per il match
successivo con un catalogo HST di riferimento, in modo da poter rototraslare le coordinate
HST nel sistema di coordinate di SINFONI.
Una volta settati i valori di FWHM e threshold, la fotometria ricerca le stelle per i 6 cubi e
ciò che produce sono dei �le, i quali contengono l’identi�cativo della stella, la x e la y del
centroide di tale stella, il �usso e la magnitudine.

Nel passaggio successivo viene utilizzato il software CataXcorr3 in grado di e�ettuare la
cross- correlazione dei cataloghi. Il programma combina i vari cataloghi fotometrici otte-
nuti per i singoli cubi, in modo da ricavare la trasformazione presente tra di essi e stimare,
quindi, l’o�set dovuto al dithering nelle osservazioni. Tale passaggio produce tre tipi di
�le diversi: nel �le coinc.tab si trovano le associazioni degli identi�cativi, nei �le.plm viene
scritta la trasformazione trovata e nei �le.rot vengono sostituite/appese le coordinate tra-
sformate.
In seguito, attraverso il programma CataComb4, vengono combinati i singoli cataloghi in
uno unico. Nel caso particolare, viene richiesto che le stelle da riportare si trovino in tutti
e sei i cubi.
In�ne, a partire dal �le prodotto dal CataComb, si produce il �le "o�set.tab". In esso viene
scritto l’o�set in x e y per le sei esposizioni di un determinato campo rispetto a un riferi-
mento (in questo caso il catalogo derivato dal primo cubo). La prima esposizione, pertanto,
avrà valori nulli in quanto considerata come riferimento.

In seguito, viene eseguita un’altra cross-correlazione tra il catalogo appena costruito e un
catalogo HST di riferimento, tagliato a un certa magnitudine.
Avendo due cataloghi, infatti, il programma cerca la trasformazione per mezzo della quale
riesce ad associare astrometricamente le coordinate strumentali x e y con quelle assolute
RA e Dec. Viene, allora, cross-correlato SINFONI su HST, esposizione dopo esposizione e
per ogni campo, in modo da riportare il catalogo HST sulle coordinate SINFONI del campo
considerato.
Il nuovo catalogo HST contiene le coordinate assolute RA e Dec trasformate in coordinate
strumentali x e y dei cubi SIFNONI.

2Gli o�set introdotti dal dithering sono noti dall’header delle immagini, in quanto impostati durante le
osservazioni. In passato, però, sono stati riscontrati casi in cui gli o�set attesi non corrispondevano a quelli
e�ettivi e, quindi, è opportuno ricalcolarli con maggior precisione per tutti i dataset di osservazione.

3Software sviluppato da Paolo Montegri�o presso l’INAF-Osservatorio Astronomico di Bologna.
4Vedi nota 3.
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Il passaggio successivo costituisce il più corposo della procedura e permette di calcolare
le velocità radiali.
Campo per campo, si inizia leggendo il cubo, la standard, il tapas e i 17 sintetici (per questi
ultimi due si veda sezione 4.5), in quanto si vuole condurre l’analisi indipendentemente dal
tipo spettrale della stella.
Il programma esegue un ciclo su tutti gli spaxel della lista creata, cercando una prima mi-
sura di velocità (�rst guess), per poi ra�nare tale misura in un secondo momento. Per ogni
spaxel, poi, vengono testati i 17 sintetici e le operazioni che verranno descritte qui di segui-
to verranno svolte per �ssato spaxel e per ogni sintetico.
Dato che lo spettro ricampionato deve essere normalizzato ai �ni di eliminare l’andamento
ondulatorio presente (descritto nel paragrafo 5.1 e mostrato nel primo pannello in �gura
5.3), come prima cosa esso viene diviso per la standard e per il sintetico, in modo da ri-
muovere grossolanamente gli assorbimenti, sia atmosferici che fotosferici. In questo modo
si trova un continuo frastagliato dal rumore, lo si modella, tenendo eventualmente conto
dell’andamento ondulatorio del continuo, e lo spettro normalizzato sarà dato da quello ri-
campionato diviso il continuo appena modellato (stessa procedura mostrata nei pannelli in
�gura 5.3).
Viene, quindi, calcolato un primo valore di velocità dividendo lo spettro per la standard,
in modo da rimuovere gli assorbimenti atmosferici e calcolare, così, la velocità sulle bande
fotosferiche, ciclando, inoltre, sulle varie �nestre di CO. In particolare, tale valore verrà cal-
colato da una media delle 4 �nestre e verrà considerato come buono quello che presenterà
uno scatter più prossimo a zero (come si vedrà nella sezione 5.2.1, in �gura 5.8). Il range
utilizzato per il calcolo di questo primo valore di velocità è ampio: da -150 a +150 km s−1,
con passo di 5 km s−1.
In seguito, ai �ni di riportare il sintetico sul sistema di riferimento dell’osservato, viene
creata una copia del sintetico shiftata di una quantità corrispondente a questo primo valore
di velocità appena trovato.
A questo punto è necessario considerare gli eventuali o�set tellurici. In linea teorica gli
assorbimenti atmosferici, trovandosi nello stesso sistema di riferimento dell’osservatore,
non dovrebbero presentare o�set in lunghezza d’onda rispetto ad esso. Nella pratica, però,
essi non presentano valori nulli e, pertanto, viene calcolato l’o�set dalle misure di velocità
e�ettuate sulle bande telluriche. A tale scopo si divide lo spettro per il sintetico shiftato del
valore di velocità trovato dal �rst guess, in modo da eliminare le fotosferiche e lasciare solo
le telluriche. Su tali bande, quindi, viene calcolato l’o�set rispetto alla standard, utilizzata
come spettro di riferimento. Una volta trovato l’o�set tellurico si può procedere con il se-
condo passaggio.
Lo spettro osservato viene diviso per quello della standard riallineato in base all’o�set tel-
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lurico trovato precedentemente. In questo modo si ottengono le bande fotosferiche dalle
quali si può calcolare un valore di velocità in maniera più accurata. Si considera, inoltre, un
range e un passo molto più piccolo (vel_star-10, vel_star+10, 0.1) rispetto a quello conside-
rato per la prima stima, in modo da essere più ra�nati nella misura della velocità.
Nel �le �nale di output di tale passaggio si trovano le seguenti indicazioni: identi�cativo,
esposizione, conteggi, x, y, rapporto segnale-rumore, o�set tellurico, velocità della stella
in esame, velocità corretta per l’o�set eliocentrico, velocità corretta per l’o�set tellurico,
sintetico utilizzato, �nestra di CO, media e sigma.

Nell’ultima parte della procedura si trovano due blocchi di lavoro che ciclano sui 6 cubi
e sulle 4 �nestre di CO considerate (per queste ultime vedi paragrafo 4.5.1).
Nel primo blocco il programma utilizza i diversi valori trovati nel passaggio precedente
stella per stella, data un’esposizione e una �nestra. In particolare, come detto sopra, nel
�le di output si trovano le seguenti indicazioni: identi�cativo, esposizione, conteggi, x, y,
rapporto segnale-rumore, o�set tellurico, velocità della stella in esame, velocità corretta per
l’o�set eliocentrico, velocità corretta per l’o�set tellurico, sintetico utilizzato, �nestra di CO,
media e sigma. L’altro �le di input, invece, contiene la lista dei sintetici a disposizione con,
associate, le temperature con cui sono stati creati.
Per ogni spaxel vengono, quindi, considerate 17 misure di velocità radiali. In un secondo
momento viene fatta un’ulteriore distinzione per i risultati, in base alla tipologia del sinte-
tico, ovvero in base a se esso appartiene al set creato a partire dalle abbondanze originarie
o se, invece, appartiene al set creato a partire dalle abbondanze modi�cate (vedi paragrafo
4.5.1). Nel primo caso essi vengono identi�cati come SynX, dove X varia tra 1 e 10; nel
secondo caso, invece, vengono identi�cati come SynX, dove X varia tra 11 e 17.
Ora, se si avesse una conoscenza esatta riguardo la temperatura assoluta, ad esempio sti-
mata fotometricamente, e la composizione chimica di una data stella si potrebbe associargli
la velocità del sintetico più vicino o, comunque, e�ettuare un’interpolazione sulla base del-
la temperatura. Per condurre l’analisi indipendentemente dal tipo di stella in esame, però,
si procede nel seguente modo: una volta de�nito il vettore dei sintetici e il vettore della
di�erenza tra osservato e sintetico shiftato, si fa un’interpolazione tra i punti discreti, che
in un caso saranno 10, nell’altro saranno 7. Si trova, poi, il sintetico che meglio riproduce
l’osservato, ovvero quello con una di�erenza il più possibile vicina a 0 (come si vedrà nella
sezione 5.2.1, in �gura 5.9). La velocità radiale associata a tale sintetico, allora, sarà quella
che verrà associata allo spaxel considerato (come si vedrà nella sezione 5.2.1, in �gura 5.10).
Alla �ne, nel �le di output, si avrà una stima del rapporto segnale rumore e la velocità non
corretta e corretta, per entrambi i tipi di abbondanze.
Nel secondo blocco di lavoro, invece, si produce una visualizzazione gra�ca delle mappe di



66 CAPITOLO 5. RIDUZIONE DATI

Figura 5.6: In �gura vengono mostrate le mappe che riguardano l’esposizione 0 e la �nestra 1 del
campo HRE1: velocità non corrette (a sinistra) e corrette (a destra), per le abbondanze originarie (in
alto) e per quelle modi�cate (in basso). Si può apprezzare come le �uttuazioni presenti nel pannello
di sinistra siano attenuate nei pannelli di destra.

velocità appena trovate. In particolare, si deve fare una scelta: si deve decidere un limite
per il rapporto segnale rumore. Per questo motivo tutto ciò che avrà un rapporto inferiore
a tale limite non verrà considerato in questo passaggio.
Vengono prodotte, quindi, 4 mappe, mostrate in �gura 5.6: velocità non corrette e corrette,
per le abbondanze originarie e per quelle modi�cate. Si può apprezzare come le �uttuazioni
presenti nel pannello di sinistra siano attenuate nei pannelli di destra. Tali mappe vengono
prodotte per una data esposizione e banda di CO considerata (6 esposizioni x 4 bande = 24
mappe).

Lo step successivo ha l’obiettivo di combinare le informazioni delle sei esposizioni, man-
tenendo ancora separate le informazioni provenienti dalle 4 bande di CO analizzate.
Vengono de�niti i vettori della velocità e del rapporto segnale rumore. Sono necessarie, poi,
due scelte: bisogna de�nire un rapporto segnale rumore minimo sotto cui non considerare
i valori di velocità associati a quel dato spaxel e il numero di volte che lo spaxel deve essere
misurato nei diversi cubi per poter essere considerato (ad esempio: Ndet=3, signi�ca che
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Figura 5.7: In �gura vengono mostrate le mappe di velocità �nali corrette (a sinistra) e gli errori
associati (a destra), per le abbondanze originarie (in alto) e per quelle modi�cate (in basso).

un certo spaxel deve essere misurato almeno 3 volte nelle esposizioni).
Viene analizzato uno spaxel alla volta per costruire il cubo �nale, come combinazione dei
sei precedenti. In particolare, vengono calcolate le velocità e il rapporto segnale rumore co-
me media dei sei valori che vengono identi�cati tramite l’analisi di tutti gli spaxel. Questo,
naturalmente, viene fatto sia per le abbondanze originarie che per quelle modi�cate.
Vengono, inoltre, mostrate in �gura 5.7 le mappe, per ciascuna delle bande di CO consi-
derate, delle velocità corrette, originarie e modi�cate, con a �anco una mappa degli errori
associati.

Come ultimo passaggio prima di creare il catalogo �nale, a partire dal catalogo combinato
appena creato e dalle stelle provenienti dal catalogo HST a cui, precedentemente, erano
state associate le coordinate di SINFONI, si cerca di associare a ciascuna di queste stelle un
valore di velocità. Tale misura, in particolare, sarà data da una media pesata sull’errore dei
valori di velocità associati agli spaxel che si trovano entro una certa distanza dal centroide.
A tal proposito, si sceglie una distanza limite entro cui considerare gli spaxel che verranno
utilizzati per la media. Anche questo è stato fatto per le abbondanze originarie e per quelle
modi�cate.
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5.2.1 Esempio pratico dei passaggi chiave della procedura

Di seguito vengono riportati tre gra�ci esplicativi relativi ai passaggi chiave della procedu-
ra appena descritti.
A titolo di esempio si è considerato un osservato simulato (S-Obs) prodotto dalla media di
due sintetici (il 13 e il 14) e shiftato arti�cialmente di 100 km s−1.
In ogni riga della �gura 5.8 viene confrontato l’osservato simulato con uno stesso sintetico
di riferimento, ad esempio il numero 5, shiftato in lunghezza d’onda di quantità variabili in
accordo con l’e�etto doppler prodotto da diverse velocità testate. Si può notare che tanto
più la velocità del sintetico si avvicina a quella dell’osservato simulato (100 km s−1), ovvero
tanto più il sintetico e l’osservato appaiono sovrapposti, tanto più il risultato che deriva
dalla loro divisione, mostrato nei pannelli della terza colonna, è prossimo a zero. Si sceglie,
così, il valore di velocità migliore per un dato sintetico �ssato.
Una volta associata la velocità a ciascun sintetico è necessario scegliere il sintetico più ap-
propriato per l’osservato in analisi. A livello concettuale il sintetico più appropriato è quello
che presenta una forma, in termini, ad esempio, di profondità della banda, più simile all’os-
servato. A titolo d’esempio, in �gura 5.9, l’osservato simulato viene confrontato rispetto
a tre diversi sintetici (1, 5 e 9). Nella prima colonna di pannelli vengono riportati l’osser-
vato simulato e i 3 sintetici testati; la seconda colonna corrisponde al passaggio descritto
sopra e sempli�cato in �gura 5.8; nella terza colonna viene riportato l’osservato simulato
con, sovrapposti, i sintetici shiftati, ciascuno della propria velocità associata al passaggio
precedente. Come si può notare è evidente come le bande, ora, appaiano allineate ma come
esse presentino forme (profondità) diverse. Nella quarta colonna, in�ne, viene mostrato il
risultato che si ottiene dalla di�erenza tra osservato simulato e sintetico shiftato (∆_�ux):
qualora l’osservato sia meno profondo del sintetico, come nel primo caso, tale di�erenza
risulta positiva; qualora, invece, i due spettri siano pressoché analoghi, come nel secondo
caso, la di�erenza è circa nulla; qualora l’osservato, in�ne, sia più profondo del sintetico,
come nel terzo caso, essa risulta negativa.
L’output di tali confronti (le "di�erenze" in funzione dei sintetici) diventerà il punto di an-
coraggio per interpolare e scegliere un numero "�ttizio" di sintetico ideale e, quindi, a sua
volta, a seguito di una relazione con le velocità, associare la velocità allo spettro in analisi.
Tale passaggio è schematizzato in �gura 5.10.
Infatti, una volta scelto il sintetico sulla base di quanto detto per le due �gure precedenti, in
�gura 5.10, viene mostrata la velocità radiale associata a tale sintetico, la quale, a sua volta,
verrà associata allo spaxel considerato.
In particolare, in �gura 5.10, viene mostrata la di�erenza tra osservato simulato e sintetico
in funzione del numero del sintetico: numeri più bassi indicano temperature più fredde.
Vengono considerate, inoltre, le due tipologie di sintetici (vedi paragrafo 4.5.1), quelli che
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possiedono una abbondanza originaria di Carbonio (rossi) e quelli con un’abbondanza mo-
di�cata di Carbonio (blu). I punti che stanno sopra lo zero indicano che l’osservato è meno
profondo del sintetico, come spiegato anche in �gura 5.9 e, pertanto, per far sì che i due
spettri siano il più possibile simili tra loro (ovvero per far sì che si trovino sullo zero avendo
una di�erenza tale), si può considerare un’abbondanza di C e una certa temperatura, oppu-
re un’abbondanza minore di C e una temperatura inferiore.
Avendo trovato il numero del sintetico che meglio riproduce l’osservato, allora, si conside-
ra la relazione tra i sintetici e le velocità radiali associate e si trova il valore di velocità da
considerare per quel dato spaxel.
Pertanto, anche se a priori non si conosce esattamente la temperatura e la composizione
chimica di una data stella, tale procedura, alla �ne, restituisce il valore di velocità radiale
corretto, ovvero, in questo caso, 100 km s−1, che è la velocità relativa allo spettro dell’osser-
vato simulato prodotto dalla media di due sintetici e shiftato arti�cialmente di tale valore.
È possibile, in questo modo, superare l’incertezza e la degenerazione dei parametri.

5.3 Creazione catalogo totale SINFONI

Ai �ni di costruire il catalogo �nale, si comincia considerando le mappe di velocità radiali,
prodotte dalla procedura descritta, che riguardano le 4 �nestre di CO prese in esame. Si
procede, quindi, con il match tra di esse: si tratta di una media pesata sull’errore ogniqual-
volta una stella si presenta in più �nestre. La media viene fatta per le velocità radiali, per
entrambi i tipi di abbondanze, e gli errori associati ad esse vengono propagati. Da qui in poi
sono state mantenute e mediate le misure provenienti solamente dalle prime due �nestre,
in quanto, da una prima analisi, si è notato che le misure relative alla terza e quarta �nestra
erano di peggior qualità e riferite ad un numero inferiore di spaxel, anche a causa della
sovrapposizione delle bande telluriche. Esse, infatti, per quanto rimosse mediante la divi-
sione per lo spettro della stella standard, potrebbero presentare dei residui che andrebbero
ad in�ciare la misura delle velocità.

Il prossimo passaggio consiste nel comporre il catalogo �nale, che verrà utilizzato in se-
guito per creare il pro�lo di dispersione di velocità dell’ammasso.
A tale proposito si uniscono i cataloghi dei singoli campi, creati dalla procedura trattata.
In particolare, per essi sono state provate diverse combinazioni dei seguenti parametri:

• Rapporto segnale-rumore (SNR)

• Numero di Detection (Ndet)
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Figura 5.8: Flusso normalizzato in funzione della lunghezza d’onda per uno spettro osservato simu-
lato (S-Obs), prodotto dalla media di due sintetici e shiftato arti�cialmente di 100 km s−1 a confron-
to con un sintetico di riferimento (numero 5). In ogni riga viene considerata una velocità diversa
per il sintetico e tanto più la velocità del sintetico si avvicina a quella dell’osservato simulato (100
km s−1), tanto più il risultato della loro divisione, mostrato nei pannelli della terza colonna, pre-
senta poca dispersione. Si sceglie, così, il valore di velocità migliore per un dato sintetico �ssato,
indipendentemente da quanto sia appropriato il sintetico in esame.
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Figura 5.9: Pannelli prima colonna: osservato simulato confrontato con tre sintetici diversi (1, 5, 9).
Ogni sintetico riproduce al meglio l’osservato con una velocità radiale di�erente (corrispondente al
minimo nei pannelli della seconda colonna) e una volta che esso viene shiftato di tale valore per alli-
nearlo all’osservato (pannelli terza colonna) la di�erenza tra osservato simulato e sintetico shiftato
produce un risultato diverso in base alla forma (ad esempio, profondità delle bande) del sintetico
considerato (pannelli quarta colonna): positivo quando l’osservato è meno profondo del sintetico;
circa nullo quando i due sono pressoché analoghi; negativo quando l’osservato è più profondo del
sintetico.
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Figura 5.10: Di�erenza tra osservato simulato e sintetico in funzione del numero del sintetico:
numeri più bassi indicano temperature più fredde. In rosso: sintetici con abbondanze originarie
di C; in blu: sintetici con abbondanze modi�cate di C. I punti che stanno sopra lo zero indicano
che l’osservato è meno profondo del sintetico e, pertanto, per far sì che i due spettri siano il più
possibile simili tra loro, si può considerare un’abbondanza di C e una certa temperatura, oppure
un’abbondanza minore di C e una temperatura inferiore. Avendo trovato il numero del sintetico che
meglio riproduce l’osservato (che si trova sullo zero), allora, si considera la relazione tra il sintetico
e la sua velocità radiale associata e si trova il valore di velocità da considerare per quel dato spaxel.
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• Raggio

Le opzioni considerate inizialmente per i primi due parametri sono le seguenti:

• SNR=20 e Ndet=4

• SNR=10 e Ndet=3

La prima scelta, rispetto alla seconda possibilità, è quella più conservativa ai �ni di ottenere
le misure relative alle stelle migliori, in quanto richiede una soglia per il rapporto segnale
rumore più elevata e un numero di detection anch’esso maggiore. In questo modo si con-
siderano le stelle migliori, anche se saranno in numero minore. Nel secondo caso, invece,
abbassando sia il valore del SNR sia del Ndet, si considera un numero maggiore di stelle,
ma con qualità minore.
Scelta la prima opzione, in quanto più conservativa ai �ni di ottenere misure buone e meno
contaminate, si considera il raggio, il quale viene de�nito in base al centroide della stella in
esame. Entro tale raggio si andranno a prendere gli spaxel della stella entro cui mediare i
valori.
Le opzioni considerate per il raggio sono state le seguenti:

• R=0.5

• R=0.9

• R=1.9

Il primo caso riguarda ancora una volta una scelta più restrittiva, ai �ni di limitare la con-
taminazione da parte della luce delle stelle vicine.
Mentre per i primi parametri in gioco si è visto che la scelta migliore fosse quella di consi-
derare un SNR=20 e un Ndet=4, per quanto riguarda il raggio, invece, la scelta migliore è
R=0.9, in quanto nel primo caso si perdeva troppa informazione e nell’ultimo si rischiava
di essere molto contaminati. Infatti, se si considera un valore intermedio per il raggio, si
avrà più statistica rispetto al caso con un raggio più piccolo e una contaminazione inferiore
rispetto al caso con un raggio maggiore. La contaminazione da parte delle stelle adiacenti,
però, può comunque essere signi�cativa. Per questo motivo, successivamente, essa verrà
stimata per tutte le stelle del catalogo.
Per aiutarsi in queste scelte, inoltre, sono stati confrontati i singoli cataloghi creati con un
catalogo MUSE, anch’esso contenente misure di velocità radiali di stelle in regioni inter-
medie dell’ammasso e, quindi, parzialmente sovrapposto coi campi SINFONI. La scelta, in
particolare, su quale fosse il catalogo migliore da utilizzare, è stata fatta guardando quello
che presentava un o�set ed una dispersione minore rispetto a MUSE.
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I singoli campi, pertanto, sono stati creati considerando: SNR=20, Ndet=4 e R=0.9. In questo
modo si è trovata la combinazione più consona a creare il catalogo migliore.
Tuttavia è importante notare che la di�erenza tra i cataloghi ottenuti con le varie combina-
zioni di parametri, in particolar modo riguardo ai valori delle velocità radiali, sia trascura-
bile. Pertanto, le scelte qui e�ettuate, ad eccezione per il caso del raggio, non in�uenzano
signi�cativamente il risultato �nale.
Si è, poi, andato a modi�care l’identi�cativo in modo tale che si possa riconoscere da che
campo provenga una determinata stella: quelle che, ad esempio, presentano un identi�ca-
tivo del tipo 5******** corrispondono al campo LRN, mentre le stelle con un identi�cativo
del tipo 9******** corrispondono al campo LRS.
I campi sono stati, quindi, combinati nel seguente modo:
come prima cosa sono stati uniti i campi HRE1 e HRE2, facendo una media pesata sull’erro-
re delle varie misure disponibili, ogniqualvolta ci fossero stelle in comune tra di essi. Allo
stesso modo sono stati uniti i campi HR e HRC. Infatti, considerando il valore dell’o�set
medio presente tra i campi HRE1 e HRE2 e tra i campi HR e HRC, si è notato che essi erano
omogenei entro gli errori. A partire dai prodotti delle due combinazioni iniziali, si è creato,
poi, un singolo catalogo ad alta risoluzione facendo, anche in questo caso, una media pesa-
ta sull’errore qualora si presentassero stelle in comune. Si sono poi considerati i campi LR
(LRN, LRNE, LRE, LRSE, LRS). Dopo aver veri�cato che non avessero stelle in comune, li
si è combinati per creare un unico catalogo LR. In�ne, quest’ultimo catalogo è stato messo
assieme al catalogo contenente i vari campi HR. Questa volta, però, nel caso di stelle in
comune (solamente una), si è deciso di prendere direttamente la misura HR, in quanto a
risoluzione spaziale maggiore e, quindi, meno a rischio di contaminazione.
A questo punto, si è costruito il catalogo �nale, dove, grazie alla modi�ca precedente, è
possibile riconoscere le stelle provenienti dai diversi campi.

Di seguito vengono riportate una serie di �gure.
In �gura 5.11, viene ra�gurato il diagramma colore-magnitudine nel piano (V, V-I): in nero
si trovano le stelle relative al catalogo HST, mentre in azzurro le stelle relative al catalogo
SINFONI costruito dall’analisi appena descritta.
Nel diagramma successivo (�gura 5.12), invece, ai �ni di mostrare la qualità degli spettri in
diversi punti del diagramma, vengono identi�cate quattro stelle (croci azzurre) rappresen-
tative delle diverse tipologie di stelle presenti nel catalogo SINFONI: stella brillante, stella
debole, stella di RGB e stella di HB.
Di seguito, poi, vengono riportate le �gure relative agli spettri (conteggi in funzione della
lunghezza d’onda d’osservazione) delle quattro stelle identi�cate nel diagramma preceden-
te.
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In particolare, in �gura 5.13, vengono riportati i quattro spettri singoli delle stelle, mentre
la �gura 5.14 mostra i quattro spettri stellari assieme.
Nel caso degli spettri singoli le stelle sono state prese tutte e quattro all’interno dello stesso
campo di vista (si è considerato il campo LRNE), in modo che si potessero comparare i con-
teggi. In particolare, si può notare come lo spettro della stella brillante sia migliore rispetto
al caso dello spettro della stella debole, il quale è dominato dal rumore e non presenta le
bande di assorbimento ben visibili, invece, nel primo spettro.
Per quanto riguarda la �gura 5.14, invece, sono stati presi spettri di stelle appartenenti a
campi di vista diversi. In questo caso il �usso strumentale è stato normalizzato, in modo
da poter apprezzare meglio le bande di assorbimento. È stato introdotto, inoltre, un o�set
arbitrario tra i vari spettri per non farli sovrapporre.
In questo modo è possibile notare che la profondità delle righe telluriche è circa la stessa
nei quattro spettri, mentre le bande molecolari sono molto più evidenti nel caso della stella
brillante e fredda e diventano sempre meno importanti, �no a non distinguersi più nel caso
dello spettro della stella debole.
In seguito, in �gura 5.15, viene riportata la distribuzione delle velocità radiali dei singoli
spaxel analizzati, coi relativi errori, in funzione della distanza dal centro. I diversi colori,
come suggerito dalla legenda nel gra�co, rappresentano i diversi campi di vista, dove si
noti, però, che i quattro campi HR sono rappresentati assieme.
In�ne, in �gura 5.16 a sinistra, viene mostrata la distribuzione delle velocità radiali dei sin-
goli spaxel analizzati, coi relativi errori, in funzione della magnitudine. Si può notare che la
distribuzione rimane circa larga uguale a quella della distribuzione riportata in �gura 5.15,
ma è evidente come, a magnitudini più elevate, l’errore aumenti.
Nel pannello di destra, invece, viene riportato l’errore delle velocità radiali in funzione del-
la magnitudine. In questo caso si può notare come le stelle brillanti presentino un errore
piccolo, in quanto le loro velocità vengono stimate bene, mentre, all’aumentare della ma-
gnitudine, l’errore diventa più grande. Sono comunque presenti stelle deboli che mostrano
un errore piccolo. Ciò è dovuto al fatto che tali stelle sono totalmente contaminate (come
si vedrà in seguito nel paragrafo 6.1) e, pertanto, non si sta osservando lo spettro "puro" di
quella stella, ma una combinazione tra questo e la luce proveniente dalle ali di una stella
brillante vicina. Ciò non costituisce un problema, però, in quanto, di seguito, le stelle ver-
ranno ripulite per la contaminazione.
In entrambi i pannelli i diversi colori rappresentano i diversi campi di vista, come suggerito
dalla legenda nel gra�co. Si noti che i quattro campi HR sono ra�gurati assieme.
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Figura 5.11: Diagramma colore-magnitudine nel piano (V, V-I): in nero le stelle appartenenti al
catalogo HST, in azzurro le stelle relative al catalogo SINFONI.

Figura 5.12: Diagramma colore-magnitudine nel piano (V, V-I): le croci azzurre identi�cano 4 stelle
rappresentative delle diverse tipologie di stelle presenti nel catalogo SINFONI e indicate in �gura.
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Figura 5.13: Conteggi in funzione della lunghezza d’onda d’osservazione per quanto riguarda gli
spettri singoli relativi a quattro stelle d’esempio prese in esame.
Si può notare, in particolare, la di�erenza presente tra il caso della stella brillante e quello della stella
debole: il secondo, infatti, è quasi dominato dal rumore e non presenta le bande di assorbimento, le
quali, invece, sono ben visibili nel primo spettro.
Le quattro stelle appartengono allo stesso campo di vista, LRNE.
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Figura 5.14: Flusso normalizzato in funzione della lunghezza d’onda d’osservazione per quanto ri-
guarda gli spettri delle quattro stelle prese in esame. A di�erenza della �gura 5.13, in questo caso,
viene considerato un intervallo in lunghezza d’onda più ristretto e spettri di stelle appartenenti a
quattro campi di vista diversi. È stato introdotto, inoltre, un o�set arbitrario in modo da non far
sovrapporre i singoli spettri.
Si può apprezzare come la profondità delle righe telluriche sia circa la stessa nei vari spettri, men-
tre l’andamento delle bande molecolari sia ben diverso: nel caso della stella brillante (spettro blu)
esse sono ben pronunciate e diventano sempre meno visibili, �no a non distinguersi più nel caso
riguardante la stella debole (spettro verde chiaro).
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Figura 5.15: Distribuzione delle velocità radiali, coi relativi errori, degli spaxel analizzati durante la
procedura. I diversi colori sono relativi ai diversi campi. Si noti che i 4 campi HR sono rappresentati
assieme.
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Figura 5.16: A sinistra: distribuzione delle velocità radiali dei singoli spaxel analizzati, coi relativi
errori, in funzione della magnitudine. Man mano che la magnitudine aumenta l’errore aumenta. A
destra: errore delle velocità radiali in funzione della magnitudine. Le stelle brillanti presentano un
errore piccolo, mentre, man mano che diventano deboli, l’errore aumenta. Sono presenti, però, stelle
deboli con errori piccoli ed esse, molto probabilmente, sono stelle totalmente contaminate (si veda
sezione 6.1).
In entrambi i pannelli i diversi colori rappresentano i diversi campi di vista, come suggerito nella
legenda. Si noti che i quattro campi HR sono rappresentanti assieme.



Capitolo 6

Analisi e discussione dei risultati

6.1 Stima della contaminazione

Dal momento che si stanno considerando regioni molto centrali e, quindi, estremamente
dense dell’ammasso globulare, risulta opportuno valutare l’impatto della possibile conta-
minazione di uno spaxel dalla luce di stelle vicine. Inoltre, nell’analisi svolta, sono stati
estratti più spaxel possibili in ogni puntamento (vedi paragrafo 5.2) associando, quindi, il
maggior numero possibile di stelle sulla base della posizione. In questa prima fase non è
stato considerato l’eventuale grado di contaminazione di uno spaxel. Pertanto, al �ne di
ripulire il catalogo da stelle potenzialmente contaminate, è stata stimata la contaminazione
di tutte le stelle presenti nel catalogo. Si tratta di una stima indicativa, in quanto durante la
fase di rimozione delle stelle contaminate non serve sapere il valore assoluto di contamina-
zione di ciascun oggetto, ma solo de�nire un valore di soglia oltre la quale considerare le
stelle contaminate (e quindi con velocità radiali non a�dabili). Questo approccio è più soli-
do rispetto ad un criterio di selezione basato solo sulla magnitudine. Infatti, se si tagliasse il
catalogo ad una certa magnitudine si scarterebbero tutte le stelle più deboli oltre tale limite
ipotizzando che siano tutte contaminate. In base al taglio in magnitudine considerato, però,
potrebbero essere presenti stelle più deboli ma isolate e, pertanto, non contaminate, le quali
andrebbero perse. D’altro canto ci potrebbero essere stelle brillanti, non escluse dal taglio
in magnitudine, contaminate da stelle vicine più brillanti.
Tramite il seguente approccio, invece, è possibile evitare tali errori. Si procede, quindi, nel
seguente modo:
si utilizza un programma scritto in Fortran90 il quale richiede in input un catalogo foto-
metrico a più alta risoluzione ed il più completo possibile. In questo modo, rispetto alle
sole stelle presenti nei singoli puntamenti del catalogo SINFONI, è possibile considerare,
se presenti nel catalogo in input, anche stelle più deboli, quelle che non vengono risolte e
quelle che si trovano fuori dal bordo del campo di vista. Ciò sarà utile per evitare le impre-
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cisioni descritte poco fa. Infatti, se è presente un blend, che con SINFONI non viene risolto,
si considererà la sua luce come quella di una singola stella isolata, quando, in realtà, è for-
temente contaminata. Allo stesso modo, si potrebbe considerare una stella al bordo come
non contaminata perché la ipotetica stella vicina brillante cade fuori dal bordo e SINFONI
non la misura. Si possono evitare tali questioni, quindi, considerando un catalogo che sia
più completo, a più alta risoluzione e spazialmente più esteso, come nel caso del catalo-
go proveniente dalle misure HST. Questo catalogo, inoltre, per poter essere di riferimento,
deve contenere le posizioni delle stelle misurate tramite HST riportate, però, nel sistema
di coordinate di SINFONI. Pertanto, la stima della contaminazione verrà svolta campo per
campo utilizzando il catalogo HST, ogni volta opportunamente rototraslato nel sistema di
coordinate SINFONI.
Il programma ha, poi, bisogno dell’informazione sui parametri di PSF. Questi ultimi sono
fondamentali perché da essi dipende la forma della PSF, la quale incide sulla contaminazione
da parte delle stelle adiacenti. Infatti, se la FWHM è stretta, allora la luce sarà concentrata
su pochi spaxel; se la FWHM, invece, è larga, allora le ali della PSF possono contribuire alla
luce di altre stelle in maniera più o meno importante.
I parametri sono stati ricavati tramite DAOPHOT (Stetson, 1987). In primo luogo è stata fat-
ta una ricerca di tutte le componenti presenti all’interno di ogni immagine a disposizione (6
esposizioni x 9 campi = 54 immagini analizzate). Si è, poi, utilizzata la routine di DAOPHOT
per calcolare la PSF su ognuna di esse. In particolare, si è considerato un modello analitico
e una funzione Mo�at con β=1.5. Ad una prima iterazione, quindi, si cerca di modellare la
PSF utilizzando tutte le componenti presenti. DAOPHOT, però, contrassegna le stelle che
ritiene essere non opportune per il calcolo. In base a ciò si ripulisce la lista delle stelle da
utilizzare e viene rilanciata la routine per la PSF. Nei �le che essa produce si trovano i valori
di FWHM nelle due direzioni x e y, ovvero i parametri che il programma Fortran necessita
per il calcolo sulla contaminazione. Dato che i valori tra le immagini dei vari campi erano
abbastanza stabili e dato che si è interessati ad una stima indicativa della contaminazione,
si è deciso di prendere un valore medio per la FWHM nelle due direzioni per i campi High
Resolution e uno per i campi Low Resolution:

• campi HR: x=1.58 y=1.01;

• campi LR: x=1.02 y=0.59.

È necessaria, poi, l’informazione sulla magnitudine delle stelle, in quanto il programma si
baserà su di essa per valutare i �ussi relativi di stelle vicine.
Il catalogo a disposizione, però, possiede le misure solo per quanto riguarda le magnitudini
I e V di tali stelle, mentre le osservazioni riguardano le regioni dell’infrarosso e, pertanto,
sarebbe più appropriato utilizzare in questa procedura la magnitudine K. A tale scopo sono
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sono state utilizzate le isocrone ricavate tramite il tool online Dartmouth Stellar Evolution
Database, Dotter et al. (2008), a partire dai seguenti parametri:

• Età: 13 Gyr;

• [Fe/H]: -0.50 ± 0.02 (Origlia et al., 2008);

• [α/Fe]: +0.2 ± 0.02 (Origlia et al., 2008);

In particolare sono state utilizzate le magnitudini I e V del sistema fotometrico HST/ACS
WFC e le magnitudini K del sistema UBV(RI)c+2MASS+Kepler.
Tali magnitudini assolute sono state riportate nel piano osservativo, considerando la di-
stanza dell’ammasso e l’arrossamento, ai �ni di ottenere valori che fossero indicativi delle
magnitudini K che si otterrebbero dalle osservazioni.
La formula utilizzata è la seguente:

moss = M +DM0 +RλE(B − V ) (6.1)

dovemoss è la magnitudine simulata (Ksimulata), M è la magnitudine assoluta, DM0 è il mo-
dulo di distanza vero e corrisponde a (m−M)0 = 5Logdpc− 5, Rλ = (Aλ/Av)Rv e E(B-V)
è il reddening.
Per la distanza e il reddening si sono considerati i valori riportati nel catalogo di Harris
(Harris, 1996a), mentre per i diversi coe�cienti si sono considerati i valori relativi a Car-
delli et al. (1989) e a O’Donnell (1994).
In seguito, si è cercata una relazione colore-colore nel piano dell’isocrona (V-I, I-K), come
mostrato in �gura 6.1 nel pannello di sinistra, per far sì che a partire dalle magnitudini I
e V osservate, si potessero ottenere le magnitudini K anch’esse osservate (Ksimulata), come
mostrato in �gura 6.1 nel pannello di destra. Si noti che per colori (V-I)<1.5 le magnitu-
dini K sono estrapolate. Tuttavia ciò non costituisce un problema, dal momento che tali
magnitudini corrispondono a stelle che non verranno considerate nell’analisi successiva, in
quanto troppo deboli e calde.
In �gura 6.2, inoltre, viene mostrato il diagramma colore-magnitudine nel piano (I, I-Ksimulata),
con l’isocrona corrispondente sovrapposta ad esso.

Il programma inizia a considerare, campo per campo, una stella alla volta e, grazie alle
coordinate, viene identi�cato lo spaxel in cui si trova il centroide. In base alle magnitudini
della stella in questione e delle sue vicine viene calcolato il contributo relativo di ciascun
oggetto. In particolare, il programma riesce a capire quanti conteggi appartengono alla
stella e quanti alle altre, dandone una percentuale per le prime tre stelle che contribuiscono
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Figura 6.1: A sinistra: relazione colore-colore nel piano (V-I, I-K) riguardante le magnitudini delle
isocrone riportate nel piano osservativo. A destra: la stessa relazione del gra�co di sinistra con
sovrapposta l’interpolazione (in blu), la quale ha permesso di ottenere le magnitudini K osservate
(Ksimulata), a partire dalle magnitudini I e V. Si noti che per colori (V-I)<1.5 le magnitudini K sono
estrapolate, tuttavia sono relative a stelle che non sono state considerate nell’analisi successiva, in
quanto troppo deboli e calde.

Figura 6.2: Diagramma colore-magnitudine nel piano (I, I-Ksimulata). Viene messo in evidenza,
così, il ramo delle Giganti, a cui appartengono le stelle in esame. Sovrapposta ad esso, in verde,
viene mostrata l’isocrona corrispondente.
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maggiormente. Oltre alle tre percentuali viene calcolato il rapporto tra la luce della stella
in esame e la luce del maggior contribuente. Sarà proprio questo il valore che discrimi-
nerà una stella contaminata da una non contaminata, una volta scelto un valore di soglia.
Da qui, durante l’analisi alcune stelle verranno considerate essere fortemente contaminate
(rapporto<10), altre lo saranno meno (10<rapporto<20) e altre ancora non lo saranno a�atto
(rapporto>20).
In seguito, l’informazione sulla contaminazione, ottenuta dal programma appena descritto
per ogni campo di vista, viene aggiunta al catalogo che e�ettivamente contiene le stelle ap-
partenenti al singolo campo in questione. Questi singoli cataloghi, poi, vengono riportati
sul catalogo SINFONI totale, in modo da associare ad ogni stella contenuta in esso l’infor-
mazione sulla contaminazione.

Una volta terminata la stima della contaminazione di tutte le stelle per cui è stata misu-
rata una velocità radiale, è stata visualizzata la mappa spaziale in coordinate assolute RA e
Dec della contaminazione, riportata in �gura 6.3: tanto più una stella è grande, tanto più
è brillante, e tanto più una stella è verde, tanto meno è contaminata, come si può dedurre
dalla colorbar, la quale indica il rapporto di contaminazione.

In �gura 6.4, invece, viene rappresentato il diagramma colore-magnitudine (V, V-I): sono
riportate in nero tutte le stelle appartenenti al catalogo HST, mentre le stelle del catalogo
SINFONI mostrano un determinato colore in base alla diversa contaminazione. Anche in
questo caso tanto più una stella è verde e tanto meno essa è contaminata. Si può notare,
quindi, che tutte le stelle brillanti risultano essere non contaminate (in quanto verdi), a me-
no di qualche caso che potrebbe risultare contaminato (rosso) a causa della presenza di una
stella vicina ancora più brillante. Man mano che le stelle diventano più deboli aumenta la
probabilità che siano contaminate (rosse). Esse, però, potrebbero comunque risultare verdi
nel caso in cui fossero isolate.

In�ne, in �gura 6.5, vengono riportati i gra�ci riguardanti le velocità radiali delle stelle
in funzione della distanza dal centro dell’ammasso, espressa in arcosecondi, e dove i colori
rappresentano i diversi campi di vista, come mostrato nel caso della �gura 5.15 a �ne del
capitolo precedente. Qui, in particolare, sono ra�gurati tre casi corrispondenti a diversi
rapporti considerati per la contaminazione: nel primo caso vengono riportate le velocità
riguardanti le stelle fortemente contaminate, le quali hanno un rapporto inferiore a 10; nel
secondo caso le stelle che presentano una leggera contaminazione, con rapporto compreso
tra 10 e 20; nell’ultimo caso, invece, vengono riportate le stelle che non presentano a�atto
contaminazione, con un rapporto superiore a 20.
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Figura 6.3: Mappa spaziale in coordinate assolute RA Dec della contaminazione delle stelle del
catalogo SINFONI. La colorbar indica il rapporto di contaminazione: il colore rosso indica le stelle
contaminate, il colore verde quelle non contaminate. Quindi, tanto più una stella è verde e tanto
meno essa è contaminata; la grandezza dei punti indica diverse magnitudini; tanto più una stella è
grande, tanto più essa è brillante.
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Figura 6.4: CMD nel piano (V, V-I): in nero vengono rappresentate tutte le stelle appartenenti al
catalogo HST, mentre le stelle del catalogo SINFONI mostrano un determinato colore in base al
diverso grado di contaminazione. Come in �gura 6.3 il colore rosso indica le stelle contaminate,
il colore verde quelle non contaminate. Quindi, tanto più una stella è verde e tanto meno essa è
contaminata. Si può notare che tutte le stelle brillanti risultano essere verdi, a meno di qualche caso
che potrebbe risultare rosso a causa della presenza di una stella vicina ancora più brillante. Man
mano che le stelle diventano più deboli, quindi, diventano rosse. Esse, però, potrebbero comunque
risultare verdi nel caso in cui fossero isolate.
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Figura 6.5: Velocità radiali in funzione della distanza dal centro dell’ammasso per le stelle del ca-
talogo SINFONI, per diversi tagli riguardanti la contaminazione: in alto vengono mostrate le stelle
fortemente contaminate (rapp<10); nel secondo e terzo pannello si mostrano, invece, le stelle che
presentano valori intermedi di contaminazione (10<rapp<20) e le stelle non contaminate (rapp>20),
rispettivamente. I colori corrispondono ai diversi campi di vista: viola: i quattro campi HR assieme;
rosso: LRN; verde: LRNE; azzurro: LRS; arancione: LRSE; blu: LRE.

Si può notare come, alla �ne della procedura descritta in questo paragrafo, le stelle non
contaminate siano molte di meno rispetto al numero di stelle totale presenti nel catalo-
go SINFONI e come queste presentino una dispersione maggiore. Infatti, la singola stella
contaminante che possiede una velocità radiale che si discosta dalla velocità sistemica può
allontanare la singola stella contaminata dal valore della sistemica stessa. Da un punto di
vista statistico, però, siccome le stelle contaminate sono tante, l’e�etto cumulativo consiste
nel far sì che la velocità delle stelle si avvicini alla velocità sistemica dell’ammasso. Per
questo motivo la dispersione delle stelle contaminate è minore (primo pannello), rispetto al
caso delle stelle non contaminate (terzo pannello).
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6.2 Confronto con il catalogo MUSE

Il catalogo SINFONI è stato poi confrontato con un altro catalogo di NGC 6441 che si aveva
a disposizione, contenente anch’esso misure di velocità radiali e derivante da misure MU-
SE. Anche in esso è contenuta l’informazione sulla contaminazione delle stelle. Infatti, dal
momento che anche il catalogo MUSE è stato ottenuto tramite osservazioni IFU e data la
risoluzione spaziale non ottimale nelle regioni centrali, anch’esso, durante la sua costru-
zione, è stato soggetto di un’analisi riguardante la contaminazione. Come spiegato nella
sezione 6.1, la misura della contaminazione consiste nel rapporto tra la luce della stella in
esame e la luce della stella adiacente. Pertanto, tanto più sarà grande tale misura, tanto
più la stella non sarà contaminata. Per tale confronto si è scelto di utilizzare una soglia di
rapporto=15 così da escludere le stelle signi�cativamente contaminate, ma mantenere, allo
stesso tempo, un numero su�ciente di oggetti per il confronto. Tuttavia, a seguito di test
e�ettuati sul catalogo MUSE, è importante notare come la soglia di 15 non garantisca una
totale assenza di contaminazione.
Dal confronto con esso, mostrato in �gura 6.6, è stato riscontrato un certo trend, per cui
le stelle non presentano tutte lo stesso o�set. La distribuzione delle velocità radiali delle
stelle, infatti, si discosta dalla bisettrice del piano, a di�erenza di quanto ci si aspetterebbe.
Tale trend, probabilmente, è dovuto alla contaminazione in MUSE delle stelle in regioni così
centrali dell’ammasso. Infatti, ci si aspetta che l’e�etto della contaminazione possa in�ciare
le misure di velocità radiali facendo sì che esse si avvicinino, statisticamente, alla sistemi-
ca. Tale e�etto produrrebbe una distribuzione delle velocità più stretta rispetto a quella
reale. Ad esempio, se si assume che le velocità SINFONI siano le reali velocità radiali dei
target considerati e che quelle MUSE siano, invece, erroneamente spostate verso la velocità
sistemica (in quanto contaminate), si otterrà che le stelle con velocità maggiore rispetto
alla sistemica saranno mediamente "rallentate", mentre quelle con velocità inferiore saran-
no "accelerate". Di conseguenza, come si può notare nel pannello di sinistra della �gura
6.6, l’andamento della distribuzione non si trova sovrapposto alla bisettrice del piano come
dovrebbe essere, bensì appare più ripido di quanto atteso.
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Figura 6.6: A sinistra: velocità radiali del catalogo di SINFONI in funzione delle velocità radiali del
catalogo MUSE: ogni colore appartiene ad un campo di vista SINFONI diverso, come suggerito dalla
legenda. È possibile apprezzare un trend, per cui le stelle non presentano tutte lo stesso o�set in
velocità, discostandosi dalla bisettrice del piano. A destra: di�erenza di velocità radiali (SINFONI-
MUSE) in funzione della magnitudine. In entrambi i casi sono state ra�gurate le stelle con un
rapporto superiore a 15, così da escludere le stelle signi�cativamente contaminate, ma mantenere,
allo stesso tempo, un numero su�ciente di oggetti per il confronto.

6.3 Velocità sistemica

Al �ne di costruire il pro�lo di dispersione di velocità dell’ammasso, è necessario calcolare
la velocità sistemica (Vsys) dell’ammasso stesso.
Per la stima della Vsys, de�nita come la velocità radiale media delle stelle di ammasso, sono
stati calcolati i valori della velocità media delle stelle (<v>) e della loro deviazione standard
(σ) considerando tutti i target del catalogo SINFONI, il quale copre l’intervallo radiale 0.01"
- 14" dal centro dell’ammasso.
Tramite una procedura iterativa di σ-rejection vengono esclusi i valori di velocità radiali
che si discostano più di 3σ dalla media. In particolare, la velocità sistemica viene calcolata
applicando il principio di massima verosimiglianza, descritto in Walker et al. (2006) e la cui
trattazione è rimandata al paragrafo (6.4).
In primo luogo la Vsys è stata calcolata considerando separatamente i campi HR e LR in
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modo tale da veri�care se tra loro non sia presente un eventuale o�set di tipo strumen-
tale. Sono stati considerati, inoltre, diversi tagli in contaminazione. A�nché la Vsys sia
rappresentativa del campione, il calcolo deve essere fatto su un numero di stelle statistica-
mente signi�cativo. Per tale ragione un taglio elevato, come può essere il caso relativo a
un rapporto superiore a 20, 25 e 30, non permette di ottenere misure a�dabili per la Vsys
dell’ammasso. Allo stesso tempo, però, un taglio troppo piccolo non permette di escludere
le stelle fortemente contaminate.
Sulla base di queste considerazioni si è deciso di adottare, quindi, un rapporto superiore a
15, in modo tale da escludere le stelle fortemente contaminate pur mantenendo un numero
signi�cativo di stelle.
Applicando, quindi, la procedura appena descritta a tutte le stelle del catalogo che presenta-
no un rapporto superiore a 15 e considerando i campi HR separatamente dai LR, sono stati
ottenuti i seguenti valori: VsysHR = 23.9 ± 2.7 km s−1, calcolata su 14 stelle; VsysLR = 19.1
± 1.5 km s−1, calcolata su 77 stelle.
E�ettuando, quindi, la stima della Vsys sui campioni HR e LR separatamente, si è notato
che essi mostrano un disallineamento, come mostrato in �gura 6.7 e, pertanto, si è deciso
di eliminare tale o�set.
Dal momento che le misure provenienti dai campi LR sono più numerose e, quindi, stati-
sticamente più signi�cative, si è deciso di riportare le misure relative alle velocità radiali
dei campi HR a quelle dei LR. A tal proposito è stato calcolato il valore della di�erenza tra
la velocità sistemica media trovata nel caso dei campi HR e quella relativa ai campi LR, il
quale risulta essere:

∆sistemico = V sysLR − V sysHR = 19.1− 23.9 = −4.8kms−1 (6.2)

Tale valore è stato, poi, aggiunto alle misure di velocità radiali relative ai campi HR.
Successivamente, il valore di Vsys dell’ammasso è stato ricalcolato considerando il catalogo
omogeneo tra i campi HR e LR con la stessa procedura descritta precedentemente, consi-
derando ancora una volta un taglio in contaminazione superiore a 15 e una rejection a 3σ
su tutti i campi. In questo caso, quindi, sono stati trovati i seguenti valori, sulla base di 91
stelle: Vsys = 19.1 ± 1.4 km s−1.
In �gura 6.8 viene mostrato l’andamento delle velocità radiali, con un taglio in contami-
nazione maggiore di 15, in funzione della distanza dal centro dell’ammasso e l’istogramma
rappresentativo delle distribuzione di tali velocità. I punti neri sono relativi alle stelle esclu-
se dalla procedura in quanto presentano una velocità radiale oltre 3σ.
Tale valore di Vsys verrà utilizzato in seguito per costruire il pro�lo di dispersione di velo-
cità radiale dell’ammasso globulare.
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Figura 6.7: Velocità radiali dei campi HR (in rosso) e LR (in blu) in funzione della distanza dal centro
dell’ammasso. Per entrambi è stato considerato un taglio in contaminazione superiore a 15 e si può
notare l’o�set presente tra i campi ad alta risoluzione e a bassa risoluzione. I valori della velocità
media di tali campi, infatti, sono: VsysHR = 23.9 km s−1 e VsysLR = 19.1 km s−1.

Figura 6.8: A sinistra: Andamento delle velocità radiali in funzione della distanza dal centro del-
l’ammasso (estensione radiale: 0.01" - 14"). I punti rossi indicano le stelle all’interno dell’intervallo
utilizzato per calcolare la Vsys (riga continua), mentre i punti neri sono relativi alle stelle rigetta-
te dalla procedura perché presentano una velocità radiale oltre 3σ (righe tratteggiate). A destra:
istogramma rappresentativo delle distribuzione di tali velocità.
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Come detto all’inizio del paragrafo 6.3, inoltre, il campione di stelle del catalogo SINFONI
copre l’intervallo radiale 0" - 14" dal centro dell’ammasso, ovvero riguarda le regioni più
centrali. A tal proposito, per ottenere un pro�lo di dispersione di velocità ben campionato
su tutta l’estensione dell’ammasso, sono stati considerati anche i campioni di dati relativi
ad osservazioni MUSE e FLAMES, con i seguenti valori di Vsys: Vsys = 17.2 ± 0.5 km s−1

nel caso di MUSE e Vsys = 16.0 ± 0.3 km s−1 nel caso di FLAMES.

6.4 Pro�lo di dispersione di velocità radiale

Per calcolare il pro�lo di dispersione di velocità radiale, il campione di stelle contenuto nel
catalogo SINFONI è stato suddiviso in anelli radiali concentrici a partire dal centro del-
l’ammasso. La dimensione di tali anelli è variabile e viene determinata in modo da avere
un numero su�ciente di anelli per campionare al meglio l’estensione radiale del pro�lo
(0.01" - 14") e, al tempo stesso, in modo tale che in ognuno di essi ci sia un numero di stelle
statisticamente signi�cativo (≥ 40). Per ogni bin radiale, viene calcolata la dispersione di
velocità rispetto alla velocità sistemica dell’ammasso tramite il metodo della massima ve-
rosimiglianza, descritto in Walker et al. (2006).
Nel caso di interesse di questo lavoro di tesi, si consideri un campione di N stelle e sia vi la
velocità radiale misurata della i-esima stella. Tale metodo si basa sull’ipotesi che le velocità
radiali misurate seguano una distribuzione Gaussiana centrata sulla Vsys dell’ammasso, la
cui larghezza è determinata dalla somma in quadratura di due parametri: σi, che rappre-
senta l’incertezza sulla misura di tale stella, e σp, che rappresenta la dispersione di velocità
proiettata intrinseca dell’ammasso in analisi.
Assumendo tale ipotesi, quindi, si ottiene che la probabilità di aver misurato un certo valore
di velocità radiale v1 è data da:

PV sys,σp(vi) =
1√

2π(σ2
i + σ2

p)
exp

[
− (vi − V sys)2

2(σ2
i + σ2

p)

]
(6.3)

Pertanto, la probabilità congiunta di ottenere il campione di velocità misurate (v1,...,vN ) è
data dal prodotto delle singole probabilità:
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(6.4)

Secondo il principio di massima verosimiglianza le migliori stime dei parametri Vsys e σp
sono quelli che massimizzano la probabilità congiunta.
Inoltre, massimizzare tale probabilità P equivale a massimizzare il suo logaritmo naturale,
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ln(P), in quanto esso è una funzione monotona e, pertanto, applicando il logaritmo si ottiene:

ln(P ) = −1
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2
ln(2π) (6.5)

La funzione 6.5 è stata calcolata su una griglia di valori di Vsys e σp e, in base al principio
di massima verosimiglianza, quelli che forniscono il valore massimo vengono identi�cati
come le migliori stime della velocità sistemica e della dispersione di velocità dell’ammasso,
indicati con V̂sys e σ̂p.
Una volta determinati i valori di massima verosimiglianza, poi, è opportuno calcolare la loro
incertezza, nonché varianza, considerando che le funzioni di probabilità (V̂sys - Vsys) e (σ̂p -
σp) sono distribuzioni gaussiane e centrate sullo zero. Pertanto, la loro varianza congiunta
viene descritta da una matrice di covarianza del tipo:

A =

(
a c

c b

)
(6.6)

dove a = σ2
V̂sys

e b = σ2
σ̂p

e indicano, rispettivamente, la varianza di V̂sys e σ̂p, appena deter-
minati.
Per determinare i valori di a e b si utilizza la seguente matrice di covarianza inversa:
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Per de�nizione A−1 è l’inversa di A e, quindi, si può riscrivere la matrice A come:

A−1 =

(
b

ab−c2 − c
ab−c2

− c
ab−c2

a
ab−c2

)
(6.8)

Si de�nisce, così, un sistema di tre equazioni in tre incognite, la cui soluzione restituisce i
valori di a, b e c e, quindi, i valori delle varianze cercate.

In questo modo è stato possibile determinare i valori relativi alla dispersione di velocità
ed al suo errore all’interno di ogni intervallo radiale considerato. Tali valori vengono ripor-
tati in tabella 6.1, in cui sono elencati anche i valori degli altri principali parametri utilizzati
per il calcolo eseguito:

• rmin e rmax: raggio minimo e massimo del bin radiale considerato;
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rmin rmax rmean N∗ σp errσp
[arcsec] [arcsec] [arcsec] [km s−1 ] [km s−1 ]

0.01 4.00 2.73 142 8.80 0.56
4.00 6.00 4.71 117 9.70 0.72
6.00 8.00 7.11 113 16.80 1.19
8.00 14.00 9.47 100 14.30 1.10

Tabella 6.1: Valori relativi ai parametri principali utilizzati nel calcolo della dispersione di velocità.
Il catalogo in questione è il catalogo SINFONI in cui i campi HR e LR sono stati allineati. In particolare
vengono utilizzate tutte le stelle del campione iniziale di tale catalogo che non vengono escluse dalla
procedura di σ-rejection, ovvero 472 stelle.

• rmean: raggio che rappresenta la posizione media delle stelle appartenenti al bin scelto;

• N∗: numero di stelle selezionate per il calcolo della dispersione di velocità all’interno
di tale bin;

• σp: valore di dispersione di velocità proiettata relativa all’intervallo;

• errσp : errore associato alla dispersione di velocità.

I valori riportati in tabella 6.1 sono stati ottenuti considerando il campione iniziale di stelle
del catalogo SINFONI in cui, precedentemente, i campi HR e LR erano stati allineati tra
loro. Si noti che il numero totale di stelle utilizzate non corrisponde al numero iniziale del
campione in quanto la procedura iterativa di σ-rejection esclude gli outliers, come nel caso
del calcolo della velocità sistemica. È stato considerato, inoltre, un errore limite oltre cui
non considerare le misure a�dabili, corrispondente a 7 km s−1. Tale valore è stato scelto in
modo tale da mantenere una buona statistica ed, allo stesso tempo, escludere le misure con
un’incertezza elevata per rimanere conservativi. Pertanto, il numero totale di stelle utiliz-
zate è 472, rispetto alle 642 iniziali.
Come spiegato precedentemente (vedi paragrafo 6.3), ai �ni di ottenere un pro�lo di di-

spersione ben campionato su tutta l’estensione radiale dell’ammasso, sono stati considerati
anche i campioni MUSE e FLAMES. Si noti che la dispersione di velocità dei cataloghi MUSE
e FLAMES sono state calcolate con la stessa procedura descritta per SINFONI e utilizzando
i valori di Vsys indicati nel paragrafo 6.3.
Pertanto, combinando i pro�li di dispersione relativi ai tre cataloghi è stato possibile cam-
pionare l’intera estensione radiale e produrre il pro�lo di dispersione di velocità radiale per
l’ammasso NGC 6441, riportato in �gura 6.9, dove i punti neri sono relativi ai dati SINFONI,
i punti blu ai dati MUSE e quelli verdi ai dati FLAMES.
I valori ottenuti da FLAMES possono essere considerati un a�dabile riferimento, in quanto
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Figura 6.9: Pro�lo di dispersione di velocità radiale nel caso in cui sono state considerate le stelle
del campione iniziale che non sono state escluse dalle varie selezioni. Punti neri: dati SINFONI;
punti blu: dati MUSE; punti verdi: dati FLAMES.

sono spettri di stelle isolate in regioni meno dense dell’ammasso e, pertanto, il problema
della contaminazione è assente.
Come si può ben notare i punti che riguardano le misure SINFONI e MUSE non presentano
valori consistenti con quelli di FLAMES. Infatti questi valori tendono ad abbassarsi verso
il centro, mentre, nell’assunzione di un modello di King, ci si aspetterebbe un andamento
piatto, con una dispersione di velocità centrale costante. Tale andamento può essere dovuto
al fatto che, nella realizzazione di questo primo pro�lo, non si è considerato alcun taglio per
la contaminazione.

Il pro�lo di dispersione è stato rideterminato escludendo misure sia di SINFONI che di
MUSE considerando un taglio in contaminazione superiore a 25. In tabella 6.2 vengono
riportati i valori relativi al calcolo della dispersione di velocità per questo secondo pro�lo,
sia per il caso di un singolo bin (rappresentato in �gura 6.10 con il punto nero), sia per il
caso di due bin separati (punti neri vuoti).
Così facendo il nuovo pro�lo di dispersione di velocità, riportato in �gura 6.10, mostra un
netto miglioramento, rispetto al caso precedente, e risulta in maggior accordo con quanto
atteso.
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rmin rmax rmean N∗ σp errσp
[arcsec] [arcsec] [arcsec] [km s−1 ] [km s−1 ]

0.01 7.00 3.86 34 13.80 1.77
7.00 14.00 9.28 30 16.30 2.27
0.01 14.00 6.40 64 15.00 1.38

Tabella 6.2: Valori relativi ai parametri principali utilizzati nel calcolo della dispersione di velocità.
Il catalogo in questione è il catalogo SINFONI in cui i campi HR e LR sono stati allineati. In questo
caso, oltre alla selezione dovuta alla σ-rejection e al limite in errore per le velocità radiali di 7 km
s−1, si è considerato anche un taglio in contaminazione superiore a 25. Sono riportati i valori sia nel
caso di due bin radiali che quelli relativi alla scelta di un unico bin.

Figura 6.10: Pro�lo di dispersione di velocità nel caso in cui è stato considerato un taglio in contami-
nazione superiore a 25 sia per i dati SINFONI (punti neri), che per i dati MUSE (punti blu). In verde:
dati FLAMES. Per SINFONI è presente sia il caso di un singolo bin radiale per l’intera estensione
(punto nero), sia il caso di due bin radiali (punti vuoti).

Come si può notare dai valori riportati in tabella 6.2 il catalogo SINFONI, dopo la selezio-
ne in contaminazione, contiene pochi oggetti per poter fornire due bin radiali che abbiano
un numero di stelle statisticamente signi�cativo. Pertanto, per le regioni più interne, si è
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Figura 6.11: Pro�lo di dispersione di velocità �nale dell’ammasso NGC 6441. Le linee tratteggiate
magenta separano le regioni radiali coperte dai diversi strumenti utilizzati.

deciso di utilizzare un singolo intervallo, il quale copre l’intera estensione radiale del cata-
logo SINFONI.
Il pro�lo di dispersione di velocità �nale dell’ammasso NGC 6441 viene mostrato in �gura
6.11, dove le linee tratteggiate magenta separano le diverse regioni radiali coperte dai di-
versi strumenti utilizzati.

6.5 Confronto con i modelli

Il pro�lo di dispersione di velocità osservato, mostrato in �gura 6.11, è stato confrontato
con i modelli teorici.
In primo luogo il pro�lo dell’ammasso, riportato in �gura 6.11, è stato confrontato con il
modello di King che meglio riproduce il pro�lo di brillanza super�ciale dell’ammasso a par-
tire dai valori noti in letteratura. Tale modello adotta i seguenti parametri strutturali: rc =
7.8" (McLaughlin & van der Marel, 2005b) e c = 1.74 (McLaughlin & van der Marel, 2005b)
ed è mostrato in �gura 6.12. La linea magenta rappresenta un modello che assume come
valore di normalizzazione la dispersione di velocità centrale derivante da misure ottenute
oltre 20 anni fa da spettri a luce integrata (Harris, 1996a; Dubath et al., 1997; Pryor & Mey-
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lan, 1993), ovvero σ0 = 18.0 km s−1. La linea blu, invece, mostra un modello che assume un
valore di dispersione centrale (σ0 = 15.6 km s−1) tale per cui il modello passi per il punto
più interno del pro�lo di dispersione di velocità osservato.
Si può notare che nel primo caso vengono riprodotte meglio le regioni esterne, mentre nel
secondo caso viene riprodotto solo il punto centrale.
Ad ogni modo, il modello qui utilizzato, che considera i parametri noti in letteratura, non
è adatto a riprodurre l’intero pro�lo di dispersione di velocità dell’ammasso, come si può
notare anche dal pannello inferiore in �gura 6.12, il quale mostra i rispettivi residui.

Figura 6.12: Pro�lo di dispersione di velocità radiale dell’ammasso globulare NGC 6441, a cui è
stato sovrapposto il modello di King con i seguenti parametri strutturali noti dalla letteratura: rc
= 7.8" (McLaughlin & van der Marel, 2005b), c = 1.74 (McLaughlin & van der Marel, 2005b) e σ0
= 18.0 km s−1 (Harris, 1996a; Dubath et al., 1997; Pryor & Meylan, 1993) per il modello descritto
dalla linea magenta; rc = 7.8" (McLaughlin & van der Marel, 2005b), c = 1.74 (McLaughlin & van
der Marel, 2005b) e σ0 = 15.6 km s−1 per il modello descritto dalla linea blu, dove per il valore della
normalizzazione si è adottato il valore di dispersione che passa per il punto centrale del pro�lo di
velocità osservato. Nel pannello inferiore sono mostrati i rispettivi residui.
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Tuttavia tale discrepanza non sorprende se si considera che i parametri strutturali sopra
adottati per il modello appena utilizzato derivano dallo studio del pro�lo di brillanza su-
per�ciale dell’ammasso. Come spiegato nel paragrafo 1.3.2, se si considera la brillanza su-
per�ciale il pro�lo di dispersione può essere signi�cativamente alterato dalla presenza di
poche stelle molto brillanti. Pertanto, ai �ni di migliorare l’accordo con il modello teorico
utilizzato, si è deciso di determinare un nuovo modello a partire dalla densità, in quanto più
a�dabile rispetto alla brillanza super�ciale.
In �gura 6.13 viene, quindi, rappresentato il pro�lo di densità utilizzato per determinare i
nuovi parametri strutturali, i quali risultano essere: rc = 8.5" e c = 2.02.

Figura 6.13: Pro�lo di densità dell’ammasso globulare NGC 6441. Da tale pro�lo sono stati stimati
i seguenti parametri strutturali: rc = 8.5" e c = 2.02.

Una volta determinati i nuovi parametri tramite il pro�lo di densità, è stato svolto un nuovo
confronto tra il pro�lo di dispersione di velocità osservato e il modello considerato. In �gura
6.14, quindi, viene riportato il pro�lo di dispersione di velocità radiale dell’ammasso NGC
6441 a cui viene sovrapposto il modello di King che meglio approssima la distribuzione di
densità osservata (linea rossa) e che adotta i corrispondenti parametri strutturali ricavati
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Figura 6.14: Pro�lo di dispersione di velocità radiale dell’ammasso globulare NGC 6441, a cui è stato
sovrapposto il modello di King che meglio approssima la distribuzione di densità, il quale adotta i
seguenti parametri strutturali: rc = 8.5" c = 2.02. La normalizzazione, determinata a partire dal test
del χ2, risulta essere pari a σ0 = 16.2 km s−1. Nel pannello inferiore vengono mostrati i residui.

precedentemente: rc = 8.5" e c = 2.02. Per determinare il valore della normalizzazione, in
questo caso, si è considerata la procedura che minimizza i residui tra la distribuzione del
pro�lo di dispersione di velocità osservato e il modello derivante dal pro�lo di densità adot-
tato. Il χ2, il cui risultato viene mostrato in �gura 6.15, è stato ottenuto tramite la seguente
formula:

χ2 =
N∑
i=0

[σmod,i − σp,i
errσp,i

]2
(6.9)

Il valore di normalizzazione che minimizza la somma dei residui, ossia alla quale corrispon-
de il valore minimo di χ2, viene considerato come valore di normalizzazione da adottare,
pari a σ0 = 16.2 km s−1, il quale risulta essere, entro gli errori, in accordo con quello ripor-
tato da Harris (Harris, 1996a), pari a σ0 = 18.0 km s−1.
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Figura 6.15: Rappresentazione gra�ca del test del χ2 svolto ai �ni di determinare il valore di nor-
malizzazione da adottare per il modello considerato, a�nchè il pro�lo di dispersione di velocità
osservato venga riprodotto al meglio. In particolare, il valore di σ0 che minimizza la somma dei
residui tra il pro�lo osservato e il modello adottato è pari a 16.2 km s−1.

Pertanto, si può notare che il pro�lo di dispersione determinato a partire dai dati SINFO-
NI, MUSE e FLAMES, quando si considera la contaminazione nelle regioni più interne, è in
accordo, entro gli errori, con il modello di King qui adottato e risulta essere nettamente mi-
gliore rispetto al caso in cui si considerino parametri relativi a studi di brillanza super�ciale.

In�ne il pro�lo di dispersione di velocità radiale è stato confrontato con i moti propri del-
le singole stelle derivanti dallo studio di Watkins et al. (2015). In questo caso il valore di
dispersione di velocità è stato determinato da un �t polinomiale piatto al centro, con un an-
damento monotono e decrescente con il raggio, come mostrato in �gura 6.16 (oppure vedi
pannello in alto a sinistra della �gura 8 di Watkins et al., 2015).
Le misure di dispersione di velocità relative ai moti propri sono espresse in mas yr−1, per-

tanto, ai �ni di confrontare il pro�lo di velocità radiale derivante dallo studio di questa tesi
con il pro�lo di velocità dei moti propri derivante dallo studio di Watkins et al. (2015), è
stato necessario trasformare le misure espresse in mas yr−1 in misure espresse in km s−1.
A tal proposito si è utilizzata la seguente formula, riportata in van de Ven et al. (2006):

σkms−1 = 4.74Dkpcσmasyr−1 (6.10)
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Figura 6.16: Pro�lo di dispersione di velocità derivante dallo studio dei moti propri di Watkins et al.
(2015) per l’ammasso NGC 6441.

dove σkms−1 è il valore di dispersione di velocità radiale, Dkpc è la distanza dell’ammasso
globulare e σmasyr−1 è il valore di dispersione di velocità dei moti propri.
In �gura 6.17 viene mostrato il confronto tra i due pro�li di dispersione di velocità per
l’ammasso NGC 6441: in nero vengono rappresentati i punti relativi al pro�lo di velocità
radiale, mentre in grigio i punti relativi al pro�lo dei moti propri. La linea centrale grigia
indica il valore di dispersione centrale derivante da Watkins et al. (2015) coi relativi errori
(linee grigie tratteggiate). Si può notare che i due pro�li sono e compatibili entro gli errori.
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Figura 6.17: Pro�li di dispersione di velocità radiale e dei moti propri a confronto. In nero: punti
relativi al pro�lo di dispersione di velocità radiale derivante dall’analisi di questo lavoro di tesi,
a cui viene sovrapposto, in rosso, il modello di King adottato. In grigio: punti relativi al pro�lo di
dispersione dei moti propri derivante dallo studio di Watkins et al. (2015). La linea grigia rappresenta
il valore della dispersione centrale per questo studio, con i relativi errori (linee tratteggiate grigie).
Ai �ni di trasformare le misure di velocità espresse in mas yr−1 in misure espresse in km s−1, si è
utilizzata la seguente formula, riportata in van de Ven et al. (2006): σkms−1 = 4.74 Dkpc σmasyr−1 ,
dove σkms−1 è il valore di dispersione di velocità radiale, Dkpc è la distanza dell’ammasso globulare
e σmasyr−1 è il valore di dispersione di velocità dei moti propri. Per la distanza si è considerato il
valore riportato in Harris (1996a), ovvero 11.6 kpc.
Si può notare che i due pro�li sono compatibili entro gli errori.
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6.6 Limiti di massa per un eventuale buco nero di massa

intermedia

Come discusso nel capitolo 2, la presenza di un IMBH all’interno di un ammasso globulare
produrrebbe una deviazione dal modello di King inducendo un comportamento di tipo Ke-
pleriano sulle stelle nelle regioni più centrali. Per questo motivo il pro�lo di dispersione di
velocità dovrebbe mostrare una cuspide entro la sfera di in�uenza del buco nero, la quale
ha raggio:

rBH =
GMBH

σ2
(6.11)

Dall’analisi svolta in questo lavoro è emerso che il pro�lo di dispersione di velocità dell’am-
masso globulare NGC 6441 non mostra alcuna cuspide, come si può notare in �gura 6.14.
Ad ogni modo, risulta interessante porre un limite superiore al raggio di in�uenza e, quindi,
alla massa dell’eventuale buco nero. Infatti, l’ammasso potrebbe ospitare un IMBH, ma esso
potrebbe non essere rilevabile dalle nostre osservazioni, in quanto la sua in�uenza potrebbe
riguardare regioni ancora più centrali rispetto al punto più interno a nostra disposizione.
A tal proposito, è stato stimato il raggio di in�uenza corrispondente a diversi valori di mas-
sa del buco nero. Considerando una distanza di 11.6 kpc (Harris, 1996a) e una dispersione di
velocità centrale imperturbata di 16.2 km s−1, sono stati trovati i seguenti valori (riportati
in tabella 6.3) per il raggio, al variare della massa del buco nero considerata.

MBH [ M�] rBH [arcsec]
1·104 3.01
2·104 6.03
3·104 9.04
5·104 15.07
10·104 30.14

Tabella 6.3: Valori del raggio di in�uenza del buco nero relativi a diverse masse considerate.

Il risultato, rappresentato in �gura 6.18 dalle linee tratteggiate, mostra che il pro�lo di di-
spersione di velocità osservato permette di escludere la presenza di un IMBH di massa
superiore a 2·104 M�, in corrispondenza di un raggio di 6.03". Se il buco nero avesse una
massa superiore, infatti, in�uenzerebbe regioni coperte dai dati SINFONI e, pertanto, si do-
vrebbe rivelare un comportamento diverso da quello ottenuto.
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Figura 6.18: In nero: pro�lo di dispersione di velocità radiale osservato dell’ammasso globulare
NGC 6441. In rosso: modello di King adottato che meglio riproduce il pro�lo osservato. In blu: raggi
corrispondenti a diversi valori di massa per l’eventuale buco nero presente nelle regioni centrali. Il
pro�lo di dispersione di velocità osservato permette di escludere la presenza di un IMBH di massa
superiore a 2·104 M�, in corrispondenza di un raggio di 6.03".



Capitolo 7

Conclusioni

I buchi neri di massa intermedia costituiscono un oggetto di forte dibattito scienti�co. Essi,
infatti, sono tutt’ora predetti solo da un punto di vista teorico e la loro scoperta avrebbe
un impatto notevole per numerose questioni astro�siche, quali la formazione dei buchi ne-
ri supermassicci, le Ultraluminous X-ray sources e lo studio delle onde gravitazionali. La
loro ricerca avviene soprattutto all’interno degli ammassi globulari, in quanto si pensa che
essi rappresentino un ambiente ideale per la formazione di tali buchi neri. Dimostrare la
loro esistenza, però, risulta molto di�cile e gli studi che sostengono prove a favore di ciò si
basano su risultati di spettroscopia a luce integrata. Una prova molto più a�dabile consi-
sterebbe nell’osservare una cuspide centrale nel pro�lo di dispersione di velocità basato su
velocità radiali di stelle individuali.
A tal proposito, il presente lavoro si inserisce all’interno di un progetto il cui scopo princi-
pale è rivolto allo studio della cinematica e dinamica delle regioni più centrali degli ammassi
globulari ad alta densità. In particolare, questo lavoro si focalizza sulla ricerca di una "�rma"
cinematica di un buco nero di massa intermedia nell’ammasso globulare NGC 6441, situato
nelle regioni del bulge galattico e ad una distanza di 11.6 kpc dal Sole (Harris, 1996a). Ai �ni
di determinare le velocità delle singole stelle nei primi arcosecondi dell’ammasso, sono stati
utilizzati spettri acquisiti tramite osservazioni SINFONI, uno spettrografo a campo integra-
le ad alta risoluzione che si serve di sistemi di ottiche adattive e che si trova montato sul
telescopio YEPUN del VLT-UT4. In particolare, si ha a disposizione un mosaico composto
dai dati, riguardanti le regioni del vicino infrarosso (1.95 - 2.45 µm), di 9 dataset: 4 High
Resolution (FoV: 3" x 3"), parzialmente sovrapposti e 5 Low Resolution (FoV: 8" x 8"). Inol-
tre, tali velocità radiali sono state determinate tramite una nuova procedura, la quale mira
a risolvere i principali problemi che si sono riscontrati in passato in analisi simili. A di�e-
renza di quanto veniva fatto in altri studi (come può essere il caso di Lanzoni et al., 2013),
in questa procedura sono state considerate le singole esposizioni dei diversi puntamenti a
disposizione, sono stati estratti più spaxel possibili indipendentemente dalle stelle che cam-
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pionavano basandosi su una soglia limite opportunamente scelta, sono state considerate le
correzioni per gli eventuali o�set tellurici e si è deciso di calcolare le velocità rispetto a
tutti i sintetici a disposizione per fare un’associazione con l’osservato a posteriori, basata
sulla forma delle bande dello spettro osservato e dal confronto con il database dei sintetici
a disposizione. In questo modo è stato possibile superare l’incertezza e la degenerazione
presente tra i parametri in gioco.
Dal momento che si sono considerate regioni molto centrali e, quindi, estremamente dense,
è risultato opportuno considerare l’e�etto della contaminazione da parte delle stelle vicine.
In particolare, ai �ni di ripulire il catalogo SINFONI dalle stelle potenzialmente contamina-
te, è stata calcolata una stima indicativa della contaminazione per tutte le stelle contenute
in esso, in quanto è su�ciente de�nire un valore di soglia oltre la quale considerare le stelle
contaminate.
Successivamente, dopo aver omogenizzato i campi HR e LR, è stata calcolata la velocità
sistemica dell’ammasso considerando un taglio in contaminazione e una σ-rejection pari a
3σ. Sulla base di 91 stelle si è trovato il seguente valore: Vsys = 19.1 ± 1.4 km s−1.
Il campione di stelle contenuto nel catalogo SINFONI è stato, poi, suddiviso in anelli radiali
concentrici a partire dal centro dell’ammasso. Tramite il metodo della massima verosi-
miglianza è stata calcolata la dispersione di velocità, all’interno di ogni bin, rispetto alla
velocità sistemica trovata precedentemente.
Inoltre, ai �ni di campionare bene l’intera estensione radiale dell’ammasso, sono stati con-
siderati anche i dati provenienti dai cataloghi MUSE, per le regioni intermedie, e FLAMES,
per le regioni esterne.
Combinando i pro�li di dispersione relativi ai tre cataloghi, quindi, è stato prodotto un pri-
mo pro�lo di dispersione di velocità radiale. Le dispersioni di velocità ottenute da SINFONI
e MUSE risultano diminuire nelle regioni centrali rispetto ai valori di FLAMES, relativi alle
regioni esterne. Ciò è contrario a quanto ci si sarebbe aspettato, avendo assunto un modello
di King, il quale prevede un andamento costante al centro. Da ciò si è pensato di considerare
un taglio in contaminazione. Pertanto, il pro�lo è stato determinato nuovamente conside-
rando un rapporto per la contaminazione particolarmente stringente, ovvero superiore a
25 sia per le misure SINFONI, che per quelle MUSE. Il nuovo pro�lo ha mostrato un netto
miglioramento rispetto al caso precedente ed è risultato in maggior accordo con quanto
atteso. In particolare, a causa della bassa statistica, per quanto riguarda SINFONI in questo
secondo caso si è considerato un singolo bin radiale, il quale presenta il seguente valore di
dispersione: σp = 15.0 ± 1.4 km s−1.
In seguito il pro�lo di dispersione di velocità osservato è stato confrontato con i modelli
teorici. In primo luogo il pro�lo di dispersione di velocità è stato confrontato con il model-
lo di King che meglio riproduce il pro�lo di brillanza super�ciale a partire dai valori noti
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in letteratura: rc = 7.8" e c = 1.74 per i parametri strutturali (McLaughlin & van der Marel,
2005b), mentre per la normalizzazione si è considerato in un caso il valore di σ0 = 18.0 km
s−1 (Harris, 1996a; Dubath et al., 1997; Pryor & Meylan, 1993), e nell’altro caso si è adottato
il valore di dispersione centrale tale per cui il modello passasse per il punto centrale del
pro�lo osservato, σ0 = 15.6 km s−1.
Da qui si è notato che tale modello non è adatto a riprodurre l’intero pro�lo osservato. Ai
�ni di migliorare l’accordo con il modello teorico utilizzato, quindi, si è deciso di determi-
nare i parametri strutturali a partire da uno studio sul pro�lo di densità dell’ammasso, in
modo da evitare le imprecisioni che il pro�lo di brillanza può comportare. I nuovi para-
metri determinati sono: rc = 8.5" e c = 2.02. In questo caso, per determinare il valore della
normalizzazione è stato e�ettuato un test del χ2 in modo da de�nire il valore di normaliz-
zazione che minimizzasse i residui tra la distribuzione del pro�lo di dispersione di velocità
osservato e il modello derivante dal pro�lo di densità. Il valore è risultato essere pari a σ0
= 16.2 km s−1, il quale risulta essere, entro gli errori, in accordo con il valore riportato da
Harris, pari a σ0 = 18.0 km s−1 (Harris, 1996a; Dubath et al., 1997; Pryor & Meylan, 1993).
In questo modo, il pro�lo di dispersione di velocità determinato a partire dai dati SINFONI,
MUSE e FLAMES, considerando l’e�etto della contaminazione nelle regioni più interne, è in
accordo, entro gli errori, con il modello di King adottato per riprodurre il pro�lo di densità
osservato e risulta essere migliore rispetto al caso precedente, il quale si basa su uno studio
di brillanza super�ciale.
Il pro�lo osservato, poi, è stato confrontato anche con le misure di dispersione di velocità
dei moti propri (Watkins et al., 2015). A tal proposito è stato necessario convertire tali valo-
ri, espressi in mas yr−1, in quantità espresse in km s−1. Dal confronto tra questi due pro�li
si è visto che, entro gli errori, essi sono compatibili.
In�ne, è stato stimato il limite di massa superiore per l’eventuale buco nero di massa in-
termedia. Sebbene dal pro�lo di dispersione di velocità osservato non sia stata riscontrata
alcuna cuspide centrale, risulta interessante porre un limite alla massa del buco nero che po-
trebbe essere presente al centro di tale ammasso. Infatti, la mancanza della cuspide centrale
potrebbe essere dovuta al fatto che il raggio di in�uenza del buco nero riguarda regioni
inferiori rispetto a quelle coperte dai dati analizzati e, pertanto, non risultare visibile. A
partire dalla formula del raggio di in�uenza del buco nero, quindi, si è stimato che, se esso
fosse presente, non potrebbe presentare una massa superiore a 2·104 M�, in corrispondenza
di un raggio di 6.03" dal centro, altrimenti il suo e�etto sarebbe già visibile nella regione
coperta dal punto SINFONI nel pro�lo osservato.

L’analisi e�ettuata in questo lavoro di tesi potrebbe essere migliorata svolgendo un �t che
riguardi simultaneamente il pro�lo di densità e velocità, piuttosto che confrontare il pro�lo
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di dispersione di velocità con il best-�t della densità.
Sarebbe importante, inoltre, poter stimare i moti propri interni mediante l’utilizzo di dati
HST, così da completare ancor più centralmente i moti propri derivanti da Watkins et al.
(2015).
In�ne, è importante sottolineare che la procedura sviluppata in questo lavoro potrà essere
utilizzata anche per altri ammassi osservati tramite lo strumento SINFONI nell’ambito del
progetto sulla dinamica interna degli ammassi globulari, permettendo, per la prima vol-
ta, di descrivere correttamente lo stato dinamico di questi sistemi anche nelle regioni più
centrali. In particolare, gli ammassi che potranno essere oggetto di tale analisi appartengo-
no ai seguenti programmi osservativi: 381.D-0329 (PI: Lanzoni); 083.D-0798 (PI: Lanzoni);
092.D-0171 (PI: Lanzoni); 093.D-0319 (PI: Lanzoni); 195.D-0750 (PI: Ferraro); 097.D-0883 (PI:
Lanzoni) e 0102.D-0220 (PI: Ferraro).
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