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Sommario

L’analisi dei processi di emissione della radiazione è alla base dello studio di molti feno-
meni fisici che osserviamo nell’universo. Questa tesi tratta l’emissione di radiazione per
sincrotrone, un fenomeno di particolare rilevanza in astrofisica che riguarda l’emissione di
radiazione da parte di particelle ultra-relativistiche cariche in moto in un campo magne-
tico. Questo fenomeno è di fondamentale importanza per quanto riguarda lo studio delle
radiogalassie, una classe di galassie in cui si osserva una forte emissione in banda radio,
e degli ammassi di galassie. Una prima parte di questo elaborato è stata dedicata alla
descrizione della fisica alla base dell’emissione di radiazione per sincrotrone. Si è studiata
l’emissione di radiazione da parte di un singolo elettrone partendo dalla cinematica di
base di una particella carica che si muove in un campo magnetico. Particolare attenzione
è stata dedicata successivamente allo studio dell’emissione da parte di una popolazione
di elettroni, da cui si è ricavata la legge di potenza tipica del sincrotrone. Una seconda
parte è stata dedicata ad una breve descrizione e classificazione delle radiogalassie con
alcuni esempi e allo studio di una radiogalassia facente parte dell’ammasso RBS 797. Si
è misurato il flusso proveniente dalla sorgente a due diverse frequenze, 5.5 GHz e 9.0
GHz. L’analisi delle misure del flusso ha inoltre permesso di stimare l’indice spettrale
caratteristico della legge di potenza del sincrotrone da cui si sono fatte considerazioni
sul tipo di popolazione elettronica presente nella radiosorgente .



Capitolo 1

La radiazione di Sincrotrone

La radiazione di sincrotrone è una radiazione di carattere non-termico di grande impor-
tanza per molte osservazioni astrofisiche, per cui è propedeutico andare a studiare nel
dettaglio i meccanismi dietro questo fenomeno. Alla base della radiazione di sincrotrone
vi sono delle particelle (elettroni) ultra-relativistiche che si muovono all’interno di un
campo magnetico. Si può partire da uno studio della dinamica di un elettrone nel cam-
po magnetico andando poi a studiare la potenza emessa e ad effettuare delle correzioni
sulla distribuzione angolare della radiazione considerando che le particelle sono ultra-
relativistiche. Successivamente si ricava lo spettro e la legge che descrive l’emissione da
singolo elettrone per poi passare allo studio di una popolazione di elettroni.

1.1 Moto di una particella carica in un campo ma-

gnetico

Per studiare il sincrotrone si può iniziare studiando la dinamica di una particella relati-
vistica carica che si muove all’interno di un campo magnetico (che potrà essere uniforme
o non uniforme). In questo caso la particella presa in considerazione è un elettrone.

1.1.1 Campo magnetico uniforme

Si consideri il caso di un campo magnetico spazialmente e temporalmente uniforme,

d~p

dt
=
e

c
~v × ~B; (1.1.1)

dove e è la carica dell’elettrone,
~p = m0
~v; (1.1.2)
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1.1. MOTO DI UNA PARTICELLA CARICA IN UN CAMPO MAGNETICO

è la quantità di moto relativistica dell’elettrone, con m0 massa a riposo e


 =

 s
1−

�
v2

c2

�!�1

(1.1.3)

è il fattore di Lorentz. Si procede andando a suddividere la velocità in una parte parallela,
~vk, e una perpendicolare, ~v?, al campo magnetico ~B. In primo luogo, si osserva come in
un campo magnetico l’accelerazione sia sempre perpendicolare alla velocità e andando
quindi a derivare tutti i termini, si ricava un’espressione più semplice per l’equazione
(1.1.1)

d(m0
~v)

dt
= m0


d~v

dt
+m0


3~v
(~v · ~a)
c2

= m0

d~v

dt
: (1.1.4)

Data la separazione della velocità in una parte parallela ed una perpendicolare, si
definisce il pitch angle tra ~v e ~B :

� = arctan

�
~vk
~v?

�
(1.1.5)

e si ricavano, inoltre, le seguenti espressioni


m0

d~vk
dt

= 0; (1.1.6)


m0
d~v?
dt

=
e

c
~v × ~B: (1.1.7)

Si può subito osservare come queste espressioni rappresentino quelle di un moto rettilineo
uniforme lungo le linee di forza del campo magnetico (Eq.(1.1.6)) e un moto circolare
uniforme attorno tali linee con velocità costante ~v? (Eq.(1.1.7)) e con raggio di curvatura,
periodo e pulsazione date da :

r =
m0
c

eB
~v? = rL
; (1.1.8)

T =
2�rL
~v?

=
2�m0
c

eB
= TL
; (1.1.9)

! =
2�

TL
=

eB

m0
c
=
!L


: (1.1.10)

Le grandezze senza pedice sono il raggio, il periodo e la pulsazione fondamentali per
la radiazione di sincrotrone. Le grandezze con pedice L sono il raggio, il periodo e la
pulsazione di Larmor. Considerando ora l’elettrone come ultra-relativistico, quindi con

 >> 1 e v ≈ c e usando la relazione per l’energia relativistica E = m0
c

2 si può scrivere

r =
E
eB

: (1.1.11)
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1.1. MOTO DI UNA PARTICELLA CARICA IN UN CAMPO MAGNETICO

Il moto di una particella carica inserita in un campo magnetico uniforme risulta quindi
un moto elicoidale dato dalla combinazione di un moto rettilineo uniforme lungo le linee
del campo magnetico e un moto circolare attorno ad esse come in Fig.1.1.

Figura 1.1: Moto di un elettrone in un campo magnetico uniforme

1.1.2 Campo magnetico non uniforme

La presenza di un campo magnetico non uniforme comporta una modi�ca al moto del-
l'elettrone studiato nel caso precedente. Si consideri un elettrone che si muove in un
campo magnetico spazialmente non uniforme, nel sistema di riferimento dell'osservatore
questo, se pur non uniforme, risulter�a statico. Ponendosi ora in un sistema di riferimento
solidale con il centro istantaneo di curvatura dell'elettrone in moto, questo sentir�a un
campo magnetico variabile nel tempo che comporta la presenza di un campo elettrico
indotto.
Date le equazioni di Maxwell consideriamo la legge di Faraday che lega campi magnetici
variabili nel tempo e campi elettrici:

r � ~E = �
1
c

@~B
@t

: (1.1.12)

Il campo elettrico indotto porta la particella a risentire di una forza di Lorentz il cui
lavoro va a modi�care l'energia cinetica associata alla parte perpendicolare del moto.
Possiamo de�nire la variazione di tale energia proprio come il lavoro e�ettuato dalla
forza di Lorentz:

� K ? =
I

@S
e~E � d~l = e

Z

S
r � ~E � d~S = �

e
c

Z

S

@~B
@t

� d~S: (1.1.13)
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1.1. MOTO DI UNA PARTICELLA CARICA IN UN CAMPO MAGNETICO

Si considerino ora delle piccole variazioni del campo magnetico~B in un periodo di larmor
TL , si potr�a e�ettuare l'approssimazione @~B

@t � � B
TL

e considerando la super�ciedS quella
di un cerchio di raggiorL e usando le grandezze di larmor de�nite in precedenza, si
ottiene la variazione di energia

� K ? =
jej
c

� B
! L

2�
(�r 2

L ) =
�

1
2

mv2
?

�
� B
B

= K ?
� B
B

; (1.1.14)

da cui

�
�
ln

�
K ?

B

��
= 0 �!

K ?

B
= cost: (1.1.15)

Un altro approccio che pu�o essere utilizzato �e quello di considerare un'analogia con una
spira percorsa da corrente. Dato il momento magnetico

� = iA =
e

TL
A = e

~v?

2�r L
�r 2

L = e
~v? rL

2
=

K ?

B
(1.1.16)

e considerando che �K ? = K ?
� B
B

, si ottiene per piccole variazioni di� che

� � = �
�

K ?

B

�
=

� K ?

B
�

K ? � B
B 2

=
� K ?

B
�

� K ?

B
= 0; (1.1.17)

da cui
� =

K ?

B
= cost; (1.1.18)

� �e chiamato Invariante Adiabatico.
Da questi risultati si traggono importanti conclusioni sul moto dell'elettrone e sulla sua
energia. Si �e visto come nel sistema dell'elettrone questo subisca una variazione dell'e-
nergia cinetica perpendicolare derivante da una variazione del campo magnetico. Dalla
(1.1.16) si vede come un aumento (diminuzione) di B comporta un aumento (diminu-
zione) di K ? . Se ora ci si sposta nel sistema di riferimento dell'osservatore si ha che il
campo magnetico �e statico per cui non vi �e presenza di campo elettrico, il lavoro �e quindi
nullo con l'energia cinetica totale che si conserva. Dovendo valere questa conservazione
anche in tutti gli altri sistemi di riferimento se ne deduce che ad aumento(diminuzione),
per esempio, diK ? si deve avere una diminuzione (aumento) diK k. Si avr�a quindi una
forza che si oppone, in questo caso, al moto della particella lungo le linee del campo
magnetico.

Velocit�a di deriva Un aspetto che non �e stato considerato nell'analisi precedente �e
che un campo magnetico non uniforme porta il centro di curvatura a non essere pi�u
ancorato ad una linea di campo. Questo e�etto risulta in una velocit�a, molto piccola
rispetto a quelle della particella, chiamata velocit�a di deriva. Nella maggior parte dei casi
astro�sici i campi magnetici non subiscono variazioni troppo forti in un breve periodo di
tempo per cui tale velocit�a �e sempre trascurabile.
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1.2. IRRAGGIAMENTO PER SINCROTRONE

1.2 Irraggiamento per sincrotrone

Gli elettroni che si muovo nei campi magnetici vengono accelerati ed emettono di conse-
guenza radiazione e ci�o vale per particelle relativistiche e non. Nel caso del sincrotrone
gli elettroni sono ultra-relativistici e bisogna considerare gli e�etti di aberrazione rela-
tivistica che modi�cano lo spettro di emissione della radiazione. In questo capitolo si
andr�a ad analizzare l'espressione della potenza emessa e la distribuzione angolare della
radiazione.

1.2.1 Potenza totale emessa

Per ricavare l'espressione della potenza totale emessa dalla radiazione di sincrotrone
si pu�o partire dal sistema di riferimento istantaneamente a riposo con l'elettrone in
movimento. In questo modo �e possibile utilizzare l'espressione della potenza emessa che
�e un invariante di Lorentz, per cui Pe = P0

e (con Pe potenza emessa). LaFormula di
Larmor per la potenza emessa �e

P =
dE
dt

=
2
3

e2

c3
a2; (1.2.1)

la si pu�o riscrivere separando l'accelerazione in una parte parallela e una perpendicolare
cosi come fatto in precedenza con la velocit�a , per cui si ha

Pe = P0
e =

2
3

e2

c3

�
a02

k + a02
?

�
: (1.2.2)

Questa espressione pu�o essere ulteriormente sviluppata utilizzando le trasformazioni
relativistiche per le accelerazioni

a0
k = 
 3ak; (1.2.3)

a0
? = 
 2a? ; (1.2.4)

che inserite nella Eq.(1.2.2) danno

Pe =
2
3

e2

c3

 4

�

 2ak + a2

?

�
: (1.2.5)

Considerando lo studio dinamico e�ettuato in precedenza e identi�candom0 = me massa
dell'elettrone, dalle equazioni (1.1.6) e (1.1.7) si nota subito comeak = 0 mentre per a? ,
considerando anche la Eq.(1.1.10) e chea? = ! L v? , si ha che

a? =
ev? B

cm e

; (1.2.6)

da cui

Pe =
2
3

e4

mec4

 2B 2v2

? : (1.2.7)
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1.2. IRRAGGIAMENTO PER SINCROTRONE

Scrivendov? = v sin (� ) e usando l'espressione� = v=csi ottiene in�ne

Pe =
2
3

e4

mec3

 2� 2B 2 sin2 � (1.2.8)

Per ottenere un'espressione pi�u compatta si considerino le seguenti grandezze

1. UB = B 2

8� - Densit�a di energia magnetica,

2. r0 = e2

mec2 - Raggio classico dell'elettrone,

3. � T = 8�r 2
0

3 - Sezione d'urto di Thomson,

da cui si ottiene la potenza di sincrotronePS in funzione del pitch angle:

PS(� ) = 2 � T cUB 
 2� 2 sin2 �: (1.2.9)

Questa espressione contiene ancora la dipendenza angolare, per cui l'ultimo step da
e�ettuare �e mediarla su tutto l'angolo solido per ottenere

PS =
4
3

� T cUB 
 2� 2: (1.2.10)

Si notano da subito le grandezze rilevanti da cui dipende la potenza irradiata. A meno
di vari termini moltiplicativi si ha che PS dipende dal campo magnetico e dall'energia
dell'elettrone.

PS / UB / B 2; (1.2.11)

PS / � 2
 2: (1.2.12)

Tempo di ra�reddamento del sincrotrone E' possibile e�ettuare una semplice
stima dell'ordine di grandezza del tempo di ra�reddamento per quanto concerne la
radiazione di sincrotrone utilizzando la seguente relazione:

ts =
E
PS

; (1.2.13)

con PS data dalla Eq.(1.2.10) e conE = mec2
 , si ottiene considerando gli elettroni
responsabili dell'emissione per sincrotrone

ts =
7:75� 108

B 2

s: (1.2.14)

A 
 �ssato, un campo magnetico pi�u intenso comporta un tempo di ra�reddamento
pi�u breve; analogamente, aB �ssato, un elettrone pi�u energetico avr�a un tempo di
ra�reddamento minore.
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1.2. IRRAGGIAMENTO PER SINCROTRONE

1.2.2 Distribuzione angolare della radiazione

Quando si considera la radiazione proveniente da una particella che ha carattere non
relativistico questa pu�o essere approssimata ad una radiazione di dipolo ma nel caso
relativistico questa approssimazione vale solo nel sistema di riferimento della particella,
in generale bisogna considerare gli e�etti dell'aberrazione relativistica tra il sistema di
riferimento della particella e quello dell'osservatore. Questo e�etto porta la radiazione
emessa da un singolo elettrone ad essere estremamente collimata e ad essere osservata solo
quando la velocit�a dell'elettrone punta verso l'osservatore (Fig.1.2). Questi e�etti inoltre
modi�cano lo spettro della potenza emessa portandola ad assumere frequenze molto pi�u
alte della frequenza fondamentale di sincrotrone. Il primo passaggio da e�ettuare �e con-
siderare le trasformazioni relativistiche per gli angoli. Consideriamo� angolo nel sistema
di riferimento dell'osservatore e� 0 un angolo nel sistema di riferimento dell'elettrone,

tan � =
sin� 0


 (cos� 0+ � )
: (1.2.15)

Prendendo un angolo iniziale� 0 = 90 e considerando l'elettrone come ultra-relativistico,
quindi v � c , � ' 1 e 
 >> 1, si ha che

tan � ' � '
1



: (1.2.16)

Questo risultato mostra come nel sistema di riferimento dell'osservatore la met�a della
radiazione �e emessa in un cono di semiampiezza1


 ed essendo
 >> 1 questo cono sar�a
molto stretto risultando in una radiazione molto collimata. Per costruire lo spettro della
radiazione di sincrotrone si parte dal ricavare il tempo caratteristico durante il quale un
osservatore riceve la radiazione. Essendo questa estremamente collimata e con periodi
molto brevi risulter�a in una radiazione di carattere impulsivo. Si passa successivamente
al ricavare lo spettro in frequenza della radiazione andando ad applicare la trasformata
di Fourier su questi impulsi.

Figura 1.2: Radiazione emessa nel caso relativistico (A) e il caso ultra-relativistico (B)
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1.2. IRRAGGIAMENTO PER SINCROTRONE

Per ricavare la durata di questi impulsi si faccia riferimento alla Fig.1.3 e si consideri
un � � = 2=
 . Un osservatore posto a distanza L da B inizier�a a ricevere la radiazione
quando l'elettrone si trova nel punto A e la radiazione emessa in questo punto impiegher�a
per raggiungerlo un tempo pari a

tA =
AB + L

c
: (1.2.17)

L'osservatore ricever�a la radiazione �ntanto che l'elettrone si trover�a nel punto B dopo
un tempo pari a

� te =
AB
v

; (1.2.18)

tempo di emissione nel sistema dell'elettrone. La radiazione per arrivare dal punto B
all'osservatore impiegher�a un tempo pari a

tB =
L
c

: (1.2.19)

Si pu�o ricavare ora il periodo ricezione della radiazione da parte dell'osservatore come

� t = tb� ta =
AB
v

+
L
c

�
AB
c

�
L
c

= AB
�

1
v

�
1
c

�
=

AB
v

(1� � ) = � te(1� � ): (1.2.20)

Figura 1.3: Coni di emissione della radiazione in A e B

Ci si pu�o servire di due approssimazioni, la prima �e stata gi�a applicata, approssi-
mare il tratto circolare percorso dall'elettrone come la corda compresa tra i punti A
e B e utilizzare la relazioneAB

� � = R per poter scrivereAB = 2

 R. L'elettrone che

emette la radiazione �e ultra-relativistico con� ' 1 per cui si pu�o e�ettuare la seguente
approssimazione

(1 � � ) =
(1 � � 2)
(1 + � )

�
1

2
 2
; (1.2.21)
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1.3. SPETTRO DI EMISSIONE DELLA RADIAZIONE DI SINCROTRONE

da cui

� t =
� �R

v
1

2
 2
=

R
v

1

 3

: (1.2.22)

Andando a inserire in questa equazione la Eq.(1.1.10) si ottiene

� t =
1


 3!
=

1

 2! L

: (1.2.23)

L'inverso di questo tempo �e la frequenza tipica del sincrotrone che di�erisce di un fattore

 2 dalla frequenza di Larmor e
 3 dalla frequenza fondamentale. Scrivendo quindi� s =
(2� � t)� 1 si ottiene

� s = 
 3� = 
 2� L = 
 2 eB
2�m ec

: (1.2.24)

Ci si aspetta che la maggior parte della radiazione venga emessa a questa frequenza. Fino
ad ora sono state fatte analisi con� = 90, per generalizzare basta prendere la proiezione
del campo magneticoB sin(� ).

1.3 Spettro di emissione della radiazione di sincro-
trone

Nelle sezioni precedenti si �e analizzato il comportamento dal punto di vista dinamico
ed energetico di un elettrone che si muove in un campo magnetico. Dal considerare
l'elettrone come ultra relativistico si �e ottenuto una radiazione emessa attraverso un
fascio estremamente collimato che risulta in diversi impulsi ricevuti dall'osservatore. Per
ottenere la distribuzione spettrale di tale radiazione si esegue l'analisi di Fourier su
tali impulsi. Nei casi di interesse astro�sico si considerano molti elettroni che vanno a
contribuire allo spettro, che risulta in una legga di potenza. E' per�o necessario andare
prima a studiare il caso di un singolo elettrone.

1.3.1 Spettro di un singolo elettrone

Quando si considera un singolo elettrone si ottiene uno spettro continuo che si estende
�no ad una frequenza dell'ordine di 1

� t dove � t �e data dall'Eq.(1.2.23). Si de�nisce una
frequenza critica :

� c =
3

4�
� s sin(� ) = 
 2 eB sin(� )

2�m ec
; (1.3.1)

si pu�o stimare questa frequenza

� c = 4:2 � 10� 9
 2B [�G ] ; (1.3.2)
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1.3. SPETTRO DI EMISSIONE DELLA RADIAZIONE DI SINCROTRONE

e inserendo i tipici valori astro�sici si ottiene� c � 4 GHz. Questa frequenza rappresenta
un cut o� che divide lo spettro in due regioni con andamento di�erente. Per ricavare
lo spettro del sincrotrone si parte dalla distribuzione degli impulsiE(t) (Fig.1.4). La
durata degli impulsi dipende da
 e dall'angolo per cuit / 
� e

E(t) / F (
� ): (1.3.3)

Figura 1.4: Impulsi in funzione del tempo

Rielaborando
� considerando l'espressione della frequenza di sincrotrone si ottiene che

� � 2
 (
 2! sin(� )) t / ! ct da cui

E(t) / g(! ct); (1.3.4)

applicando la trasformata di Fourier per ricavare lo spettro in frequenza,

Ê (! ) =
Z + 1

�1
g(! ct)ei! c tdt (1.3.5)

e considerando che la potenza ha la dipendenza

P(! ) =
dE

d!d 

/ j Ê (! )j2; (1.3.6)

si ricava

P(! ) = C1F
�

!
! c

�
; (1.3.7)

con F funzione adimensionale eC1 costante che pu�o essere ricavata andando ad eguagliare
la quantit�a Eq.(1.2.2) e

P =
Z 1

0
P(! )d! = C1

Z 1

0
F

�
!
! c

�
: (1.3.8)
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1.3. SPETTRO DI EMISSIONE DELLA RADIAZIONE DI SINCROTRONE

Considerando cheP(� ) = 2 �P (! ) si ottiene

P(� ) =

p
3e3B sin (� )

mec2
F

�
�
� c

�
; (1.3.9)

dove

F
�

�
� c

�
=

�
� c

Z 1

�
� c

K 5
3
(x)dx; (1.3.10)

con K 5=3 Funzione di Besselmodi�cata di ordine 5/3. Ora si possono studiare i limiti
� << � c e � >> � c. Nel primo caso si ha

F
�

�
� c

�
=

4�
p

3�(1 =3)

�
�

2� c

� 1=3

; (1.3.11)

con � funzione gamma di eulero, mentre nel secondo caso

F
�

�
� c

�
=

� �
2

� 1=2
�

�
� c

� 1=2

e� �
� c : (1.3.12)

Si notano quindi due diverse dipendenze funzionali in base alla frequenza (Fig.1.5)

ˆ per � << � c si ha P(� ) / �
1
3 ,

ˆ per � >> � c si ha P(� ) / e� �
� c .

Figura 1.5: Spettro di emissione per sincrotrone di un singolo elettrone ((b) scala loga-
ritmica), dove x = �=� c

.

Si ha quindi uno spettro che mostra un comportamento crescente �no alla frequenza
critica oltre la quale si ha una drastica diminuzione della potenza emessa.
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1.3. SPETTRO DI EMISSIONE DELLA RADIAZIONE DI SINCROTRONE

Figura 1.6: Spettro di sincrotrone e sua approssimazione

Una approssimazione di F valida per ogni frequenza (Fig.1.6), che introduce per�o a
una sovrastima attorno� c, �e data dalla seguente espressione

F
�

�
� c

�
=

4�
p

3�(1 =3)

�
�

2� c

� 1=3

e� �
� c : (1.3.13)

1.3.2 Spettro di una distribuzione di elettroni

Nella maggior parte dei fenomeni �sici che vengono studiati si ha sempre a che fare non
con singoli elettroni ma con una popolazione di elettroni distribuiti in un range di energia
e frequenza. Lo spettro della popolazione deriva dalla sovrapposizione di tutti i contributi
dei singoli elettroni, ognuno che emette alla propria frequenza� c / E 2 / 
 2 (Fig.1.7).
Per prima cosa si prende in considerazione il numero di elettroni per unit�a di volume con

12



1.3. SPETTRO DI EMISSIONE DELLA RADIAZIONE DI SINCROTRONE

energia compresa traE e E + dE. L'emissivit�a speci�ca (potenza monocromatica per
unit�a di volume) �e de�nita come

J (� ) =
Z E2

E1

w(�; E)N (E)dE; (1.3.14)

dovew(�; E) �e lo spettro di un singolo elettrone ricavato in precedenza. Il passo successivo
�e considerare un modello per quanto riguarda la distribuzione energetica degli elettroni.
Un modello che riproduce accuratamente lo spettro delle radiosorgenti deriva dallo studio
dei raggi cosmici ed �e quello di unalegge di potenza .

N (E) = N0E� � ; (1.3.15)

con N0 e � costanti. Normalizzando la frequenza alla frequenza critica e ricordando che
� c / E 2 si combinano la Eq.(1.3.14) e la Eq.(1.3.15) ottenendo

J (� ) = N0

Z E2

E1

w
�

�
� c

�
E� � dE; (1.3.16)

con dipendenza esplicita daE. Ricordando che

E = 
m ec2 =
�

�
� c

� 1=2

mec2 (1.3.17)

e quindi

dE =
m2

e

2� 1=2
c

� � 1=2d�; (1.3.18)

si e�ettua un cambio di variabile x = �=� c , dE / � 1=2x � 3=2 da cui

J (� ) / � � ( � � 1)
2

Z x2

x1

w(x)x
� � 3

2 dx: (1.3.19)

L'integrale in x ha valore costante per cui si ottiene

J (� ) / � � ( � � 1)
2 = � � � : (1.3.20)

Dove � = � � 1
2 �e l' indice spettrale . Il valore dell'indice spettrale �e di fondamentale

importanza poich�e fornisce informazioni sulla popolazione di elettroni che generano la
radiazione. Gli elettroni, emettendo radiazione, perdono energia nel tempo, questo porta
ad un cambiamento nella loro distribuzione energetica e di conseguenza una variazione
dell'indice spettrale della popolazione. In generale le sorgenti pi�u giovani hanno un
indice spettrale che risulta in una legge di potenza pi�u "piatta" mentre le sorgenti che
hanno subito un'evoluzione pi�u lunga avranno emesso una gran parte della loro energia
risultando in un indice spettrale pi�u alto e in una legge di potenza pi�u "ripida".
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1.3. SPETTRO DI EMISSIONE DELLA RADIAZIONE DI SINCROTRONE

Figura 1.7: Legge di potenza di sincrotrone

La precedente analisi mostra una caratteristica cruciale per quanto riguarda lo spettro
di un insieme di elettroni, l'indice spettrale dipende solo dalla distribuzione in energia
degli elettroni e non dallo spettro del singolo elettrone.Prendendo ora lo spettro di un
singolo elettrone con energiaE, questo manifester�a un picco frequenza critica, l'elettrone
emette quindi tutta la radiazione a tale frequenza e prendendo ora l'espressione

J (� )d� =
�

�
dE
dt

�
N (E)dE; (1.3.21)

date le espressioni diN (E) e dE e ricordando la Eq.(1.2.2) si ottiene

J (� ) � f (� )N0B (� +1) =2
? � � � ; (1.3.22)

con

f (� ) =
1
9

�
4�e 3

mec2

� �
4�m 3

ec5

3e

� � �

: (1.3.23)

Espressione accurata Integrando l'Eq.(1.3.14) usando lo spettro del singolo elettrone
si pu�o ricavare l'espressione accurata perJ (� ),

J (� ) = a(� )
4�e 3

mec2

�
3e

4�m 3
ec5

� (� � 1)=2

N0B �
? � � � ; (1.3.24)

con a(� ) coe�ciente numerico. Si �e ricavato lo spettro di un insieme di elettroni che
emette radiazione di sincrotrone e si �e visto come questa segua una legge di potenza
dipendente dalla distribuzione in energia degli elettroni e non dallo spettro del singolo
elettrone.
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1.4 Assorbimento Interno

Nell'ultima sezione si �e assunto che gli elettroni producano una radiazione data dalla
somma dei singoli contributi di ognuno di essi e che quindi siano trasparenti alla loro
stessa radiazione. In realt�a, ad ogni processo di emissione corrisponde un processo di
assorbimento che nel caso della radiazione di sincrotrone �e dettoassorbimento interno
o autoassorbimento. Questo fenomeno avviene quando si ha un numero su�ciente di
fotoni che ri-cedono la loro energia agli elettroni, portando ad una diminuzione della
luminosit�a della sorgente. Gli elettroni sono ultra-relativistici per cui non seguono una
singola distribuzione di carattere Maxwelliano e non possono essere usate le leggi di
Kircho� per il corpo nero. Ci�o che si pu�o fare �e utilizzare i coe�cienti di Einstein per
le transizioni energetiche degli elettroni per calcolare il coe�ciente di assorbimento degli
elettroni. Inoltre lo spettro di un insieme di elettroni �e dato da una legge di potenza che
pu�o essere interpretata come sovrapposizione di maxwelliane di diversa temperatura.
Questo permette di associare l'energia di un elettrone relativistico all'energia di una
maxwelliana secondo la relazione

mec2
 � 3kB TK ; (1.4.1)

TK =
1
3

E
kB

=
1
3

mec2

kB

�
�
� L

� 1=2

; (1.4.2)

con TK temperatura cinetica degli elettroni

Possiamo studiare termodinamicamente il caso di una sorgente assorbita tramite il limite
di Rayleigh-Jeans e de�nendo latemperatura di brillanza Tb dalla brillanza I (� )

I (� ) = 2 kB Tb
� 2

c2
; (1.4.3)

da cui si ottiene

Tb =
1

2kB
I (� )

c2

� 2
: (1.4.4)

Considerando il secondo principio della termodinamica nessun corpo pu�o avere tempera-
tura di brillanza superiore alla temperatura cinetica degli elettroni. Si ha assorbimento
nel limite in cui Tb = TK che risulta in

I (� ) = 2 kB Tb
� 2

c2
� 2me� 2

�
�
� L

� 1=2

(1.4.5)

e quindi in caso di assorbimento la dipendenza della brillanza dalla frequenza e dal campo
magnetico �e data da

I (� ) / � 5=2B � 1=2
? : (1.4.6)
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In maniera ancor pi�u generale �e possibile separare i casi in cui si ha assorbimento o
meno usando i coe�cienti Einstein. Considero il coe�ciente di Einstein� � e prendendo
l'equazione del trasporto radiativo si ottiene

I (� ) =
J (� )
4�� �

�
1 � e� � �

�
; (1.4.7)

dove � � = � (� ) = � � l0 �e l'opacit�a e J (� ) �e data dalla Eq.(1.3.14). La dipendenza dalla
frequenza di� � �e data da

� (� ) / � � (� +4) =2N0: (1.4.8)

Per un gas relativistico l'opacit�a �e funzione decrescente della frequenza per cui si avr�a
che una radiosorgente sar�a opaca per basse frequenze e trasparente per alte frequenze.
Si distinguono quindi due casi

ˆ � >> 1 Regime otticamente spesso

I (� ) =
J (� )

4�� (� )
/ � 5=2B � 1=2

? ; (1.4.9)

recuperando il regime assorbito descritto in precedenza da considerazioni termodinami-
che, e

ˆ � << 1 Regime otticamente sottile

I (� ) =
J (� )
4�

l0 / N0l0� � � B (� +2) =2
? : (1.4.10)

Riprendendo le espressione delle temperatureTK e Tb e osservando la dipendenza dalle
frequenza delle due temperature si ha cheTb / � � 2� � mentreTK / � 1=2, le due funzioni si
intersecano ad una frequenza sotto la quale si manifesta l'assorbimento interno che porta
Tb a dover essere sempre minore diTK e attorno alla quale si osserva un massimo nello
spettro. Lo spettro �e visibile in Fig.1.8. Si trova la frequenza di autoassorbimento
derivando la Eq.(1.4.7) e ponendo tale derivata uguale a zero,

� max / I 2=5
max B 1=5

? = cost� S2=5
max � � 4=5B 1=5

? (1 + z)1=5; (1.4.11)

con z redshift, S(� ) = I (� )�
 = I (� )�� 2=4 e � diametro angolare medio della sorgente.

Stima temperatura di brillanza e campo magnetico della sorgente Si pu�o
ricavare anche una stima della temperatura di brillanza e del campo magnetico a questa
frequenza

TBmax � 3 � 1010� 1=2
max (GHz)B(G)� 1=2; (1.4.12)

B / � 5
max S� 2

max � 4(1 + z)� 1: (1.4.13)
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1.5. POLARIZZAZIONE PER SINCROTRONE

Figura 1.8: Spettro nel caso di sorgente assorbita, si nota la diversa pendenza dello
spettro in regime di bassa frequenza

1.5 Polarizzazione per sincrotrone

Una importante caratteristica della radiazione di sincrotrone �e quella di essere polariz-
zata linearmente. Come descritto nelle sezioni precedenti, gli elettroni ultra-relativistici
emettono una radiazione estremamente collimata, con un osservatore che ricever�a la ra-
diazione solo quando la linea di vista si trova all'interno di un cono di ampiezza 1=

rispetto al piano dell'orbita e per un periodo di tempo molto breve. Nel caso in cui la
linea di vista sia esattamente lungo il piano dell'orbita si osserva polarizzazione lineare
con vettore di polarizzazione che giace nel piano dell'orbita ed �e perpendicolare al campo
magnetico. Nel caso la linea di vista sia al di fuori di tale piano (ma sempre compresa
nel cono) allora si osserva polarizzazione ellittica con asse maggiore che giace nel pia-
no dell'orbita ed �e perpendicolare al campo magnetico. In questo ultimo caso si ha la
presenza sia di una componente di polarizzazione circolare che di una lineare. General-
mente si �e in presenza di un insieme di elettroni con velocit�a diverse, se la distribuzione
di tali elettroni non varia troppo con l'angolo di pitch, quindi una distribuzione isotropa
delle velocit�a, i coni contribuiscono equamente da entrambi i lati della linea di vista,
le ellissi di polarizzazione saranno in egual parte destrorse e sinistrorse. I contributi di
polarizzazione circolari andranno in media a cancellarsi risultando quindi solo in una
polarizzazione lineare. Si pu�o ora de�nire ilgrado di polarizzazione lineare

� =
I pol

I tot
=

P? � Pk

P? + Pk
; (1.5.1)
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doveI pol e I tot sono l'intensit�a del segnale polarizzato e quello totale mentreP? e Pk sono
la potenza per unit�a di frequenza rispettivamente perpendicolare e parallela al campo
magnetico. L'espressione �nale di � �e

� =
3� + 3
3� + 7

; (1.5.2)

e dato 2 � � � 4 si ottiene � � 0:7 � 0:8. In precedenza si �e ipotizzato un campo
magnetico uniforme, condizione non sempre veri�cata. Nel caso che il campo magnetico
non sia uniforme si ha un ulteriore diminuzione del grado di polarizzazione lineare che
pu�o arrivare anche a � � 0:2. Lo studio della polarizzazione �e di grande utilit�a poich�e
consente di studiare nel dettaglio i campi magnetici all'interno della radiosorgenti ren-
dendo possibile una mappatura di tali campi. Nel caso in cui la radiosorgente presenti
fenomeni di autoassorbimento il grado di polarizzazione lineare diventa

� =
3

16� + 13
: (1.5.3)
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Capitolo 2

Radiogalassie

2.1 Propriet�a generali

Le radiogalassie sono una classe di galassie attive, spesso situate al centro di ammassi
di galassie, la cui emissione radio �e molto intensa e proviene principalmente da getti
di plasma relativistico che emettono radiazione per sincrotrone, questi getti producono
delle strutture dette lobi che interagiscono con l'Intracluster Medium. L'origine di questa
intensa attivit�a �e associata a un AGN (Active Galactic Nucleus) al centro della galassia,
un buco nero supermassiccio che accresce materia generando getti di elettroni ultra-
relativistici. Le radiogalassie possono essere divise in due tipi.

ˆ Radiogalassie di tipo FR I : I getti radio si di�ondono e si indeboliscono man
mano che ci si allontana dal centro e tendono a disperdersi nella parte pi�u esterna.
I lobi sono spesso meno brillanti e pi�u di�usi.

ˆ Radiogalassie di tipo FR II : I getti restano collimati e potenti �no a raggiun-
gere grandi distanze dal nucleo, dove formano punti di emissione molto luminosi
chiamati hot spots nei lobi radio. I lobi sono spesso ben de�niti e molto luminosi
ai bordi.

Ogni radiogalassia presenta le seguenti caratteristiche morfologiche

ˆ Nucleo centrale (core) : Il centro della galassia presenta un buco nero supermas-
siccio con massa dell'ordine di 106 - 109 masse solari. L'accrescimento di materia
attorno al buco nero produce energia che viene in parte convertita in getti collimati
di particelle cariche ultra-relativistiche.

ˆ Jets relativistici : Sono 
ussi di particelle cariche (elettroni) che si estendono
oltre i con�ni della galassia.
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