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Introduzione

Lo studio delle propriet�a locali e globali dell'universo richiede la conoscenza delle

caratteristiche �siche dei suoi principali costituenti e in particolare delle galassie,

in cui �e contenuta la quasi totalit�a della materia luminosa.

La luminosit�a di una galassia pu�o variare in un intervallo di oltre 6 ordini

di grandezza e dipende dalle caratteristiche �siche del sistema: composizione

stellare, struttura, stato dinamico, ecc.. La distribuzione in luminosit�a delle

galassie �e rappresentata dalla `Funzione di Luminosit�a (=FL)' '(M), de�nita in

astronomia come il numero di galassie con magnitudine compresa nell'intervallo

M;M + dM .

La FL �e un parametro di fondamentale importanza per lo studio delle popo-

lazioni galattiche e della loro evoluzione. In particolare, l'analisi delle relazioni

esistenti tra la FL e l'ambiente (densit�a di galassie, composizione morfologica,

ecc..) permette di determinare quali fattori inuenzano la nascita e lo sviluppo

delle galassie. Inoltre la dipendenza della FL dal redshift pu�o rivelare la natura

dei fenomeni evolutivi che caratterizzano questi sistemi stellari.

In campo cosmologico la FL rappresenta uno strumento di grande utilit�a

per determinare la validit�a dei modelli di formazione dell'universo, misurare la

quantit�a di materia presente nel cosmo e stimare rapporto tra massa e luminosit�a

(

M

L

).

In questo lavoro di tesi, al �ne di studiare la FL delle galassie di un campione

di ammassi a basso redshift (z � 0:3), si �e fatto uso dei dati prodotti dal pro-

getto CRoNaRio. Tale progetto consiste in una collaborazione tra il California
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Institute of Technology, l'Osservatorio di Monte Porzio, l'Osservatorio di Capodi-

monte e l'Osservatorio Nazionale di Rio de Janeiro, tesa al completamento del

`Palomar Northern Sky Catalog' (PNSC). Il PNSC raccoglie informazioni geo-

metriche e fotometriche relative a tutti gli oggetti contenuti nelle lastre della

`Palomar Observatory Second Sky Survey' (POSS II): una `survey' fotogra�ca

dell'intero emisfero celeste settentrionale in tre bande fotometriche (J , F ed N).

Obiettivi della tesi sono:

� la validazione dei dati della POSS II;

� lo sviluppo di una procedura automatizzata, applicabile a grandi campioni

di ammassi (virtualmente all'intero emisfero celeste settentrionale; � 1000),

che consenta una valutazione `locale' di tutti i parametri che intervengono

nel processo dei estrazione della FL (conteggi di galassie del fondo, valore

delle uttuazioni nei conteggi di galassie, pro�lo di densit�a dell'ammasso), e

che permetta di stimare con accuratezza gli errori derivanti dalla sottrazione

statistica del fondo;

� lo sfruttamento dei dati attualmente disponibili, per ricavare la FL degli

ammassi, tenendo conto della distribuzione delle galassie nella direzione di

osservazione;

� l'impiego delle FL cos�� derivate per studiare la dipendenza della FL cumu-

lativa dalle propriet�a �siche dell'ambiente (densit�a di galassie, stato evolu-

tivo dell'ammasso, epoca, ecc...), confrontando di volta in volta i risultati

con quelli ricavati dalla letteratura, per determinare se le propriet�a delle

galassie dipendano da tali parametri o se, piuttosto, la FL abbia carattere

`universale'.



Capitolo 1

Le propriet�a delle galassie

1.1 Cenni introduttivi sulle galassie

Le galassie sono sistemi stellari eterogenei con caratteristiche che possono va-

riare considerevolmente da esemplare ad esemplare. Per individuare eventuali

correlazioni esistenti tra le propriet�a morfologiche ed i parametri �sici che le

contraddistinguono (diametro, luminosit�a, colore, ecc.) si fa ricorso a sistemi di

classi�cazione. Il primo ed ancora oggi il pi�u di�uso, �e quello ideato da Hubble

(1926) che si fonda sull'analisi morfologica e sul grado di concentrazione della

luce verso il centro della galassia (�g.1.1). Hubble distinse le galassie in tre

grandi famiglie: ellittiche, spirali e irregolari. Le ellittiche vengono classi�cate

in base all'ellitticit�a

1

osservata in E0, E1,..., E7

2

a partire dalla con�gurazione

sferica �no a quella pi�u schiacciata. Le spirali sono a loro volta suddivise in

`ordinarie' (S) e `barrate' (SB) in base alla presenza o meno di una struttura

1

Si de�nisce ellitticit�a la quantit�a e = 1�

b

a

, in cui a e b rappresentano rispettivamente l'asse

maggiore e minore della proiezione della galassia lungo la linea di vista dell'osservatore.

2

�

E oggi noto che le E7 sono in realt�a sistemi lenticolari o S;, cio�e galassie composte da bulge

(il rigon�amento centrale di forma sferoidale) e disco, visti \di taglio".

1
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Figura 1.1 : La classi�cazione di Hubble (1926)

stellare a simmetria cilindrica, detta `barra', che attraversa il bulge. Esse vengono

ulteriormente distinte nei tipi a, b e c secondo le dimensioni relative del bulge

rispetto al disco e le caratteristiche dei bracci di spirale. Le galassie irregolari

(Irr), in�ne, non mostrano una struttura de�nita e vengono separate nei tipi I e

II a seconda del grado di risoluzione in stelle.

Nel lavoro di Hubble del 1926 non era presente la classe delle S;, da lui

prevista teoricamente in base a criteri di continuit�a (1936c) ed e�ettivamente

osservata solo nel 1946, che rappresenta l'elemento di transizione tra le ellittiche

e le spirali. Spesso si chiamano le galassie dei primi tipi morfologici (E, S;) `early

type' e quelle delle ultime classi (S, SB, Irr) `late type'.

Esistono anche altri criteri di classi�cazione alcuni dei quali costituiscono

un'estensione di quello di Hubble (Morgan, 1958; de Vaucouleurs, 1979) mentre

altri si basano sulla continuit�a e simmetria dei bracci di spirale (van den Bergh,

1960a,b; Elmegreen, 1982). Tuttavia la classi�cazione di Hubble ha il pregio di
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Propriet�a Ammassi ricchi Ammassi poveri e gruppi

Ricchezza 30� 300 galassie 3� 30 galassie

Raggio 1� 2 h

�1

Mpc 0:1� 1 h

�1

Mpc

Dispersione di velocit�a

radiale 400� 1400 km s

�1

100� 500 km s

�1

" (valore medio) � 750 km s

�1

� 250 km s

�1

Massa (entro R

A

) 10

14

� 2� 10

15

h

�1

M

�

10

12:5

� 2� 10

14

h

�1

M

�

Luminosit�a (entro R

A

) 6� 10

11

� 6� 10

12

h

�2

L

�

10

10:5

� 10

12

h

�1

L

�

< M=L > � 300h M

�

=L

�

� 200hM

�

=L

�

Frazione di galassie

appartenenti al sistema � 5% � 55%

Tabella 1.1: Le caratteristiche di gruppi ed ammassi di galassie

dividere le galassie in poche classi fondamentali che raccolgono oggetti caratte-

rizzati da propriet�a �siche simili.

1.2 La distribuzione delle galassie

Nell'universo le galassie sono distribuite, su larga scala, in modo omogeneo ed

isotropo

3

. Tuttavia, su volumi pi�u piccoli, domina la tendenza all'aggregazione

prodotta dall'interazione gravitazionale, che d�a origine a strutture distinte in

gruppi, ammassi o superammassi di galassie a seconda del numero di membri in

esse contenute.

Gli ammassi di galassie sono de�niti come sistemi legati gravitazionalmente e

caratterizzati da una sovradensit�a locale. Pur contenendo solo parte delle galassie

3

Al riguardo si noti la recente polemica sull'universo frattale (Guzzo, 1997)
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Tipo morfologico E S; S (E+S;)/S

Ammassi compatti 35% 45% 20% 4:0

Ammassi medi 20% 50% 30% 2:3

Ammassi aperti 15% 35% 50% 1:0

Campo 10% 20% 70% 0:5

Tabella 1.2: La distribuzione dei tipi morfologici nei diversi ambienti

(Bahcall, 1996)

esistenti nell'universo, essi rappresentano una fonte di informazioni sui processi

di formazione e di evoluzione galattica e sulla distribuzione della materia nell'uni-

verso.

Secondo la de�nizione tradizionale (Abell, 1958) un ammasso di galassie deve

contenere almeno 30 galassie pi�u brillanti di m

3

+2

m

(dove m

3

�e la magnitudine

4

del terzo membro in ordine di luminosit�a) entro un raggio di R ' 1:5h

�1

Mpc

(raggio di Abell R

A

)

5; 6

dal centro dell'ammasso, corrispondenti ad una massa di

� 5� 10

14

h

�1

M

�

. La dispersione di velocit�a tipica dei membri dell'ammasso �e

di � 750 km s

�1

.

Come le galassie, anche gli ammassi possono essere classi�cati in base alle

loro caratteristiche. Zwicky (1961) divise gli ammassi in `compatti', `intermedi'

o `aperti': i primi mostrano una elevata concentrazione centrale di galassie; gli

ammassi intermedi posseggono pi�u di un nucleo di aggregazione, mentre quelli

4

In astronomia la magnitudine rappresenta una misura della luminosit�a di un oggetto; essa

�e de�nita come m = �2:5logf + c, dove f �e il usso luminoso proveniente dalla sorgente e c

una costante che dipende dal sistema fotometrico utilizzato (vedi par.2.3.1).

5

Il parsec (pc) �e la distanza alla quale 1 unit�a astronomica appare sottendere un angolo di

1" (1 pc = 3.26 a.l.= 206265 u.a.).

6

h =

H

0

100

con H

0

costante di Hubble (50 � H

0

� 100 Km�s

�1

/Mpc).
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aperti sono caratterizzati da una sovradensit�a di�usa di galassie senza picchi

pronunciati. Secondo la classi�cazione di Bautz-Morgan (1970) un ammasso �e

caratterizzato dal contrasto, in estensione e luminosit�a, tra galassia pi�u brillante

e le altre: gli ammassi di tipo I sono dominati da una singola galassia cD

7

perlopi�u

sita in posizione centrale, in quelli di tipo II il membro pi�u brillante �e una galassia

ellittica ordinaria, mentre negli ammassi di tipo III non �e possibile individuare

una galassia dominante.

Nell'universo circa il 5% delle galassie fa parte di ammassi ricchi mentre il

55% appartiene ad ammassi poveri o gruppi (Bahcall, 1996); le galassie isolate

vengono solitamente de�nite come `galassie di campo'.

La densit�a media di galassie negli ammassi ricchi:

n

g

(ammassi) � 3h

3

gal:Mpc

�3

(1.1)

rispetto al campo in cui:

n

g

(campo) � 1:5� 10

�2

h

3

gal:Mpc

�3

(1.2)

d�a un rapporto di:

n

g

(ammassi)=n

g

(campo) � 200: (1.3)

Tali di�erenze ambientali secondo gli studi di Oemler (1974) e Dressler (1980),

inuiscono sulla distribuzione dei diversi tipi morfologici. La frazione di ellittiche

e S; cresce dalle regioni del campo verso il centro degli ammassi ricchi mentre,

viceversa, la porzione di spirali aumenta al diminuire della densit�a (tab.1.2).

7

Nella classi�cazione di Morgan le galassie cD rappresentano la classe pi�u luminosa di ellit-

tiche giganti.



Capitolo 2

La funzione di luminosit�a delle

galassie

2.1 Introduzione

Tra i parametri che contraddistinguono una galassia svolge un ruolo fondamentale

la luminosit�a totale (L

T

). La luminosit�a di una galassia dipende fortemente dal

tipo morfologico: dalle -24 magnitudini assolute

1;2

che caratterizzano le ellittiche

giganti cD alle -10 delle galassie pi�u deboli �nora osservate; inoltre non �e da

scartare la possibile esistenza di oggetti meno luminosi non ancora rivelati a

causa dei limiti intrinseci agli strumenti astronomici.

La distribuzione in luminosit�a delle galassie �e data dalla \funzione di lumi-

nosit�a di�erenziale (FL)" '(M) de�nita come il numero di galassie con magnitu-

dine compresa tra M e M + dM in funzione di M , per unit�a di volume.

1

La magnitudine assoluta (M) �e la magnitudine che un oggetto avrebbe se si trovasse alla

distanza di 10 parsec dall'osservatore.

2

In questo capitolo le magnitudini assolute sono riferite ad un valore della costante di Hubble

H

0

= 100 Mpc s

�1

.

6
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La FL trova numerose applicazioni:

� essa rappresenta un indicatore diretto della relazione che intercorre tra le

galassie e l'ambiente. Ad esempio, l'analisi dei rapporti esistenti tra fun-

zione di luminosit�a, densit�a locale di galassie e composizione morfologica

del campione, consente di rivelare quali fattori inuiscono sulla nascita e

sullo sviluppo delle galassie;

� la dipendenza della FL dal redshift

3

e quindi dall'epoca, o�re l'occasione

di gettare luce sui fenomeni evolutivi

4

che caratterizzano il nostro universo,

cio�e di stabilire se le sue propriet�a attuali sono state de�nite all'inizio della

sua esistenza o sono piuttosto dovute a trasformazioni tuttora in corso;

� un'accurata conoscenza della FL delle galassie �e anche condizione necessaria

in molte problematiche di tipo cosmologico in cui le galassie sono usate

come traccianti della distibuzione della materia nell'universo. I conteggi di

galassie, la determinazione della quantit�a di materia luminosa presente nel

cosmo e del rapporto tra massa e luminosit�a (M=L) impiegati per stabilire

la curvatura dell'universo, si basano tutti sulla funzione di luminosit�a delle

galassie.

�

E inoltre il caso di aggiungere che in tutti gli studi di natura statistica che

riguardano le galassie, la FL permette di determinare la frazione di oggetti che

cade oltre il limite di completezza del campione (par.2.3.2).

3

Il redshift �e dovuto al cambiamento del fattore di scala dell'universo. Secondo la la legge

di Hubble il redshift di un oggetto, de�nito come z =

���

0

�

0

�e legato alla sua distanza dalla

relazione d =

cz

H

0

(valida per z � 1).

4

Osservare oggetti a redshift diversi signi�ca osservare oggetti a distanze diverse e quindi, a

causa della velocit�a �nita della luce, in epoche di�erenti.
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2.2 Cenni storici sulla funzione di luminosit�a

I primi studi sulla distribuzione in magnitudine delle galassie furono svolti da

Hubble quando divenne evidente la natura extragalattica delle \nebulose". Egli

not�o che la linearit�a della relazione velocit�a-magnitudine apparente (diagramma

di Hubble), nell'ipotesi di una relazione lineare tra velocit�a e distanza (legge di

Hubble), implicava una ridotta dispersione in magnitudine assoluta. Dallo stu-

dio dei residui, Hubble deriv�o una distribuzione gaussiana con � = 0:84 mag

(1936a,b). I primi dubbi su questa interpretazione furono avanzati da Zwicky

(1942, 1957, 1964) il quale sostenne che correggendo gli e�etti di selezione trascu-

rati da Hubble (i dati di Hubble riguardavano essenzialmente galassie di elevata

luminosit�a intrinseca) la FL veniva ad assumere un pro�lo esponenziale verso le

alte magnitudini. Le sue osservazioni furono confermate dagli studi di Holm-

berg (1950) secondo cui l'aggiunta delle galassie `nane'

5

al campione di Hubble

modi�cava il lato debole della distribuzione e da Abell (1962, 1964, 1972) che

dimostr�o un andamento esponenziale crescente della FL delle galassie nane, con-

trariamente al pro�lo gaussiano osservato per spirali, S; ed ellittiche di elevata

brillanza super�ciale.

Lo studio delle galassie di campo fu a�rontato solo in un secondo tempo in

quanto, diversamente dagli ammassi, esso richiede la conoscenza della distanza

dei singoli oggetti (Humason e al., 1956; Shapiro, 1975; il catalogo rivisto di

Shapley-Ames: Sandage e Tammann, 1981).

Pi�u di recente gli studi sulla correlazione tra composizione morfologica e den-

sit�a di galassie (Melnick e Sargent, 1977; Dressler, 1980; Andreon, 1994, 1996,

1997) hanno evidenziato la possibilit�a che il pro�lo della FL dipenda dalla variet�a

morfologica del campione. Ci�o ha indotto a studiare la forma della FL in funzione

del tipo morfologico ed a cercare correlazioni tra questa e le caratteristiche del-

5

Con questo termine si indicano le galassie di debole luminosit�a assoluta (M � �19:5) che

in genere hammo anche bassa brillanza super�ciale e sono, dunque, di di�cile rivelazione.
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l'ambiente (densit�a, distanza dal centro dell'ammasso, ecc.). Le FL dei vari tipi

morfologici possono poi essere combinate per descrivere la FL generale (Sandage,

Binggeli e Tammann, 1985; Jerjen,Tammann e Binggeli, 1992).

2.3 La funzione di luminosit�a

2.3.1 La misura delle magnitudini

Per descrivere in dettaglio le caratteristiche della FL delle galassie �e necessario

innanzitutto introdurre il concetto di `magnitudine'.

La `magnitudine apparente' di un oggetto celeste �e de�nita dall'espressione

6

:

m = �2:5 log

Z

1

0

�

2

I(�)T

i

(�)T

a

(�)T

t

(�)T

f

(�)r(�)d�+ cost (2.1)

dove � �e il diametro apparente dell'oggetto, I(�) la radianza nell'intervallo di

lunghezze d'onda tra � e � + d�, T

i

(�) la frazione di radiazione trasmessa dal

materiale interstellare, T

a

(�) la frazione trasmessa dall'atmosfera terrestre, T

t

(�)

quella trasmessa dalle ottiche del telescopio, T

f

(�) quella trasmessa da un �ltro

f posto davanti al rivelatore e r(�) la funzione di risposta del rivelatore. Il valore

della costante determina il `punto zero' del `sistema fotometrico', inteso come

combinazione di telescopio, �ltro e rivelatore (lastra fotogra�ca o CCD

7

).

De�nendo la funzione di risposta di tale sistema:

S(�) = T

t

(�)T

f

(�)r(�) (2.2)

ed il usso che raggiunge la terra al di fuori dell'atmosfera:

E(�) = �

2

I(�)T

i

(�) (2.3)

6

Dove sono state trascurate la dipendeza dal tempo e dalla direzione di osservazione di

alcune delle grandezze che compaiono nell'integrale.

7

I CCD (Charged-Coupled Device) sono rivelatori basati sulla tecnologia dei semiconduttori

che consentono di ottenere immagini ad alta risoluzione.
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�e possibile scrivere la magnitudine apparente di un oggetto misurata al di fuori

dell'atmosfera come:

m

0

= �2:5 log

Z

1

0

E(�) � S(�)d� (2.4)

Per e�ettuare un confronto tra le luminosit�a di oggetti celesti diversi si fa

ricorso alla `magnitudine assoluta', de�nita come la magnitudine che l'oggetto

avrebbe se si trovasse ad una distanza di 10 pc dall'osservatore. La magnitudine

assoluta M di un oggetto �e legata alla sua magnitudine apparente, nel caso di un

universo euclideo, dall'espressione:

M

f

= m

0;f

� 5 log d+ 5 + A

f

(2.5)

dove d �e la distanza in parsec dell'oggetto e A

f

�e la correzione per l'assorbimento

interstellare calcolata attraverso il �ltro f .

La (2.5) �e valida solo in prima approssimazione e per oggetti a basso redshift

(z � 0:1). Per oggetti con z maggiore �e necessario tenere conto degli e�etti cos-

mologici dovuti alla distanza in quanto la porzione di spettro dell'oggetto che

cade nella banda passante del sistema fotometrico (cio�e l'intervallo di lunghezze

d'onda per cui S(�) 6= 0), dipende dal redshift della galassia rispetto all'osserva-

tore. Pertanto �e necessario adottare una `correzione K' pari a:

K = �2:5 log(1 + z)� 2:5 log

R

1

0

S(�)I

0

(�)d�

R

1

0

S(�)I

z

(�)d�

(2.6)

in cui z �e il redshift e I

0

e I

z

sono rispettivamente i ussi misurati a redshift 0 e

z.

Le galassie sono oggetti estesi con pro�lo radiale di brillanza super�ciale rap-

idamente decrescente verso l'esterno. Ci�o implica che le regioni pi�u esterne si

confondono con il fondo cielo e non possono essere rivelate, rendendo pratica-

mente impossibile una misura diretta della loro luminosit�a totale. Il problema



2.3. La funzione di luminosit�a 11

pu�o essere risolto per via statistica introducendo la cosiddetta \correzione di es-

trapolazione" (de Vaucouleurs 1976, 1995) che, facendo uso di pro�li di luminosit�a

standard, permette di stimare la frazione di luce mancante.

In�ne occorre tenere conto dell'esistenza di autoassorbimento o \assorbimento

interno", prodotto dalle polveri che si trovano nella galassia stessa. Anche tale

e�etto pu�o essere eliminato facendo ricorso a coe�cienti medi in funzione della

magnitudine assoluta e del tipo morfologico (de Vaucouleurs, 1961).

2.3.2 La FL generale

I rapporti che legano la luminosit�a alle altre propriet�a delle galassie o ai fattori

ambientali non sono ancora noti con certezza a causa delle di�colt�a che abbiamo

menzionato nel paragrafo precedente. Diversi autori hanno analizzato le dipen-

denze funzionali della FL: Binggeli e al.(1985), Sandage e Ferguson (1991), An-

dreon (1998) hanno studiato la '(M;T ) dove T rappresenta il tipo morfologico;

la FL `bivariata' '(M;�), �e stata discussa da Disney e Phillips (1983, 1986) e

da Choloniewski (1985) per galassie E e S; di campo; la dipendenza dalla den-

sit�a �e stata valutata da Binggeli (1987, 1988) mentre quella dall'epoca da Yee e

Green (1987), Yoshii e Takhara (1988), Tyson (1988), Ellis e al.(1995), Lumsden

e al.(1997).

Un'espressione corretta della FL dovrebbe includere i parametri �n qui elen-

cati pi�u eventuali altri ancora da determinare:

' = '(M;T; �; �; t; :::) (2.7)

ma �e di�cile stabilire quali di essi abbiano e�etti tali sulla FL da rendere oppor-

tuno che siano inclusi nella de�nizione e quali possano essere trattati separata-

mente per non complicare eccessivamente il problema.
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Un possibile approccio �e quello utilizzato da Binggeli, Sandage e Tammann

(1988).

Sia �(M;x; y; z) il numero di galassie che occupano un volume dV centrato in

(x; y; z) con magnitudine assoluta compresa traM eM+dM . Possiamo scrivere:

�(M;x; y; z)dMdV = '(M) �D(x; y; z)dMdV (2.8)

dove '(M) �e la frazione di galassie con magnitudine tra M e M + dM , mentre

la `funzione di densit�a' D(x; y; z) rappresenta il numero di galassie per unit�a di

volume in (x; y; z).

La funzione di luminosit�a cos�� de�nita richiede la sola ipotesi che le magnitudini

delle galassie non siano correlate alla loro localizzazione spaziale, ed avendo le

dimensioni di una densit�a di probabilit�a, �e soggetta alla condizione di normaliz-

zazione:

Z

+1

�1

'(M)dM = 1 (2.9)

Se l'equazione (2.8) �e valida per porzioni di universo su�cientemente ampie

e per un largo campione di galassie, la FL si pu�o de�nire `universale'. In alcuni

casi in cui �e possibile ritenere valida l'ipotesi D(x; y; z) = hDi =costante, il

prodotto '(M)�hDi �e trattato come un'unica funzione anch'essa de�nita `funzione

di luminosit�a' cosicch�e la '(M) viene ad avere le dimensioni di una densit�a di

oggetti per magnitudine per megaparsec cubico. A partire dai lavori di Sandage

e al.(1979), Kirshner e al.(1979) l'idea che la densit�a possa essere considerata

costante �e stata abbandonata, ed oggi si preferisce adottare una netta separazione

tra '(M) e D(x; y; z), trattandole come variabili indipendenti.

La condizione di normalizzazione (2.9), anche se corretta in linea di principio,

�e di�cile da realizzare in pratica in quanto ogni campione di galassie �e completo

�no ad una magnitudine limite M

lim

. Il caso in cui '(M) tende a zero per

M

0

�M

lim

si veri�ca solo per alcuni tipi di galassie mentre in generale la FL cresce

esponenzialmente con M . In questo modo, anche estrapolando l'andamento di
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'(M) oltre la M

lim

, si ottiene una funzione divergente.

Una possibilit�a �e quella di traformare le magnitudini in luminosit�a in modo che

l'integrale:

Z

1

0

'(L)dL = 1 (2.10)

converga per ragioni �siche. Pi�u spesso si preferisce �ssare una magnitudine

�

M

e sostituire la (2.9) con

Z

�

M

�1

'(M)dM = 1 (2.11)

In questo caso D(x; y; z) rappresenta la densit�a di galassie con M �

�

M . Se da un

lato

�

M di�erisce per campioni diversi, la possibilit�a, o�erta dai continui progressi

tecnologici, di spingere questo parametro verso soglie sempre pi�u deboli, avvicina

questa impostazione al caso ideale espresso dalla (2.9). In realt�a la corretta

normalizzazione non �e una condizione necessaria per lo studio della FL in quanto,

trattandosi di una distribuzione di probabilit�a, �e su�ciente il confronto tra i pro�li

per ottenere informazioni di natura �sica sulla distribuzione delle galassie,

�

E il caso di aggiungere che spesso '(M) �e detta funzione di luminosit�a `dif-

ferenziale' per distinguerla da quella `integrale' (o `cumulativa') �(M) de�nita

dalla:

�(M) =

Z

M

�1

'(M

0

)dM

0

(2.12)

2.3.3 La FL speci�ca

La de�nizione contenuta nella (2.8) ha il vantaggio di poter essere facilmente

modi�cata per tenere in conto la dipendenza della '(M) dalla variet�a morfologica

del campione.

Indichiamo con �

T

il numero di galassie di un determinato tipo morfologico

T ; la (2.8) varr�a separatamente per ogni classe di galassie:

�

T

(M;x; y; z) = '

T

(M;D) �D

T

(x; y; z) = '

T

(M) �D

T

(x; y; z) (2.13)
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dove la funzione di luminosit�a `speci�ca' '

T

�e soggetta alla condizione:

Z

+1

�1

'

T

(M)dM = 1 (2.14)

Se de�niamo f

T

(D) la frazione di galassie di tipo T integrata su tutte le magni-

tudini avremo:

D

T

(x; y; z) = f

T

(D) �D(x; y; z) (2.15)

in cui

X

T

f

T

(D) = 1 (2.16)

Dalla (2.13) e dalla (2.15), sommando su tutti i tipi:

�(M;x; y; z) =

X

T

'

T

(M) � f

T

(D) �D(x; y; z) (2.17)

da cui si ottiene la FL generale:

'(M;D) =

X

T

'

T

(M) � f

T

(D) (2.18)

con la condizione:

Z

1

�1

'(M;D)dM = 1 (2.19)

2.4 L'espressione analitica della FL

Nel corso degli anni sono state adottate diverse rappresentazioni analitiche della

FL delle galassie. Zwicky nel 1957 propose l'espressione:

N(� m) = k(10

0:2(m�m

1

)

� 1) (2.20)

dove k �e una costante empirica e m

1

�e la magnitudine della galassia pi�u brillante.

In generale la (2.20) si adatta bene all'estremit�a debole della distribuzione ma

non decresce con su�ciente rapidit�a dal lato brillante (�g.2.1). Esprimendo la
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Figura 2.1 : La funzione di luminosit�a degli ammassi di galassie. N(� M

V

) �e il numero di

galassie pi�u brillanti diM

V

. I cerchi vuoti rappresentano la funzione di luminosit�a osservata da

Schechter (1976); quelli pieni mostrano il cambiamento ottenuto escludendo le galassie cD. Le

curve mostrano il �t ottenuto tramite le funzioni di Zwicky, Abell e Schechter. (Sarazin, 1986)

stessa in funzione della luminosit�a, si ottiene:

N(L) = k[(L

1

=L)

1=2

� 1] (2.21)

da cui k �e il numero di oggetti con

1

4

L

1

� L � L

1

.

Una forma che meglio si adatta alle galassie pi�u luminose �e quella utilizzata

da Abell (1975):

N(L) = N

?

(L=L

?

)

��

(2.22)
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con

f

�'

5

8

L�L

?

�'

15

8

L>L

?

dove L

?

�e la luminosit�a alla quale le due curve si intersecano. Questa forma �e

chiaramente concepita per adattarsi alle diverse pendenze della parte debole e

di quella luminosa della FL ma non pu�o rappresentare una distribuzione reale

poich�e la sua derivata �e discontinua in L

?

. Spesso si si preferisce la formulazione

in termini di magnitudini:

logN(� m) = f

k

1

+s

1

�m m�m

?

k

2

+s

2

�m m>m

?

(2.23)

dove s

1

' 0:75, s

2

' 0:25 mentre k

1

e k

2

sono costanti da determinare.

Schechter (1976) ha sviluppato un'approssimazione analitica per la FL dif-

ferenziale:

'(L)dL = '

?

� (L=L

?

)

�

exp

�L=L

?

d(L=L

?

) (2.24)

dove '

?

, L

?

e � sono parametri che si ottengono attraverso un �t dei dati speri-

mentali. L

?

�e una luminosit�a caratteristica alla quale la (2.24) presenta un rapido

cambiamento di pendenza in modo da adattarsi ad ambedue le estremit�a della

FL mentre � esprime la pendenza della FL per L � L

?

.

Utilizzando le magnitudini:

'(M)dM = � � 10

0:4(�+1)(M

?

�M)

exp[�10

0:4(M

?

�M)

]dM (2.25)

L'espressione di Schechter �e oggi la pi�u utilizzata in quanto si adatta bene ai

dati sperimentali e consente, attraverso la magnitudine caratteristica M

?

e il

parametro �, di confrontare campioni diversi.
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Autori Campione � M

?

Sandage e al. 1985 ammasso della Vergine �1:3 M

?

B

= �21:5

Lugger 1986 9 ammassi di Abell �1:27� 0:04 M

?

R

= �22:47� 0:1

Colless 1989 14 ammassi di Abell �1:25 M

?

B

J

= �20:1

Kashinawa e al. 1995 4 ammassi di Abell �1:25 �21:5 �M

?

� �19:8

De Propris e al. 1995 4 ammassi di Abell B: �2:16� 0:18 � � �

I: �2:28� 0:30 � � �

Bernstein e al. 1995 ammasso di Coma �1:42� 0:05 � � �

Wilson e al. 1996 A665, A1689 I: �1:1 M

?

I

= �23:0

V: �1:4 M

?

V

= �18:5

Gaidos 1997 21 ammassi di Abell �1:09� 0:08 M

?

R

= �21:13� 0:11

Valotto a al. 1997 CfA (nord) �1:4� 0:1 M

?

b

J

= �20:0� 0:1

Lumsden e al. 1997 22 ammassi dal EDCC �1:22� 0:04 M

?

b

J

= �20:16� 0:02

Tabella 2.1: I parametri di Schechter per le galassie degli ammassi.

2.5 Determinazione sperimentale della FL

2.5.1 Gli ammassi di galassie

Le galassie di un ammasso possono essere, con buona approssimazione, conside-

rate tutte alla stessa distanza dll'osservatore

8

. Ci�o consente di ottenere, dalla

semplice misura delle magnitudini apparenti la distribuzione FL dell'ammasso

(tab.2.1).

La di�colt�a fondamentale consiste nell'identi�care le galassie dell' ammasso

separandole da quelle del fondo

9

. Questa operazione pu�o essere svolta in modi

8

La distanza tipica di ammassi vicini �e ' 40 Mpc, con un diametro di � 1.5 Mpc. Ci�o

signi�ca una dispersione �D '

1

20

entro gli errori sperimentali.

9

Si tratta delle galassie che non appartengono all'ammasso ma si trovano sulla linea di vista

e quindi rientrano nel campo di osservazione.
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diversi: �e possibile identi�care i membri dell'ammasso dalle loro caratteristiche

morfologiche o dalla loro brillanza super�ciale, utilizzando questi parametri come

indicatori di distanza indiretti, oppure ricavare, quando possibile, la distanza da

misure di redshift.

In alternativa �e possibile ricorrere al metodo statistico e determinare il nu-

mero di galassie di campo per ogni intervallo di luminosit�a, ispezionando una

zona del cielo prossima all'ammasso ma abbastanza distante da non risentire di

contaminazioni o facendo una media su ampie porzioni di cielo. Sottraendo i dati

cos�� ottenuti si ottiene, nel caso ideale, un campione costituito dai soli membri

dell'ammasso.

�

E evidente che data la natura statistica del metodo, la qualit�a

dei risultati deve essere valutata caso per caso in relazione alla zona del cielo

osservata ed alla banda fotometrica impiegata (Garilli e al., 1992).

2.5.2 Le galassie di campo

A di�erenza dal caso degli ammassi, la determinazione della FL delle galassie di

campo richiede la conoscenza della distanza di tutte le galassie del campione.

�

E

quindi necessario avere misure di redshift individuali in quanto non si conoscono

metodi che consentano di ottenere misure dirette di distanza oltre i 100 Mpc.

Oltre alla questione della distanza c'�e da considerare il fatto che ogni campio-

ne �e completo �no ad una certa m

lim

, determinata sia da fattori strumentali che

dall'assorbimento galattico; ci�o determina un e�etto di selezione sulle galassie pi�u

deboli che altera il pro�lo della '(M). Infatti la m

lim

corrisponde ad una M

lim

tanto minore quanto pi�u ci si allontana dal punto di osservazione, cosicch�e la

completezza del campione dipende dalla profondit�a delle osservazioni e si riduce

notevolmente per magnitudini assolute prossime alla m

lim

. Questo e�etto intro-

duce una forte dipendenza della parte debole della FL dalla densit�a locale.

�

E possibile migliorare la completezza del campione aggiungendo gli oggetti

mancanti ricavati da altre fonti, oppure correggere i dati attraverso funzioni
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Autori Campione � M

?

Felton 1977 � � � �1:25 M

?

B

= �21:0

Kirshner e al. 1979 KOS/RC2 �1:10 M

?

B

= �21:0

Tammann e al. 1980 RSA �1:03 M

?

B

= �20:07

Davis & Huchra 1982 CfA (nord) �0:9 M

?

B

= �21:0

Kirshner e al. 1983 KOS �1:25 M

?

B

= �21:5

Ellis 1983 Durham/AAT �1:0 M

?

B

= �20:7

Shanks e al. 1984 Durham/AAT �1:0 M

?

B

= �21:1

Choloniewski 1986 CfA (nord) �1:09 M

?

B

= �21:0

Phillips & Shanks 1987 UK Schmidt �1:0 M

?

B

= �21:1

Ellis e al. 1995 ARS �1:1 � � � �1:5 M

?

b

j

= �19:5

Lin e al. 1997 CNOC1 �1:3� 0:2 M

?

r

= �20:8� 0:4

Zucca e al. 1997 ESP �1:22 M

?

b

j

= �19:61

Gardner e al. 1997 K band survey �0:91� 0:1 M

?

K

= �23:12� 0:1

Sprayberry e al. 1997 APFM �1:42 M

?

B

= �18:34

Tabella 2.2: I parametri di Schechter per le galassie di campo.

(Binggeli e al. 1988)

analitiche dipendenti dalla magnitudine (Sandage et al., 1979).

Il metodo \classico" per misurare la '(M) del campo assumeva che la densit�a

D fosse costante e ricavava la FL direttamente dal numero osservato di galassie

�(M) (vedi eq. (2.8)) per intervallo �M di magnitudini una volta apportate le

correzioni gi�a menzionate. Ovviamente, la normalizzazione richiede la conoscenza

di D.

La constatazione che D 6= cost. e che ogni disomogeneit�a spaziale nella distri-

buzione delle galassie distorce il pro�lo della FL, ha indotto gli astronomi ad

introdurre metodi che fanno a meno di tale ipotesi.

Una possibilit�a �e quella di considerare il rapporto tra il numero di galassie
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con magnitudine assoluta tra M e M + dM ed il numero totale di galassie pi�u

luminose di M ; ci�o porta all'espressione:

�(M;x; y; z)dMdV

R

M

�1

�(M

0

; x; y; z)dM

0

dV

=

'(M) �D(x; y; z)dMdV

R

M

�1

'(M

0

) �D(x; y; z)dM

0

dV

=

=

'(M)dM

�(M)

= d log�(M) (2.26)

che �e indipendente da D(x; y; z).

Per ottenere '(M) �e necessario integrare

'(M)

�(M)

ricavando �(M), e per derivazione

la FL (Sandage,Tammann,Yahil, 1979).

Nel 1971 Lynden-Bell svilupp�o un metodo per i quasar che nel 1987 fu adattato

alle galassie da Choloniewski: '(M) e D(�) (� = modulo di distanza) si possono

rappresentare come sovrapposizione di funzioni � di Dirac:

'(M) = �

i

'

i

�(M �M

i

) (2.27)

D(�) = �

i

D

i

�(�� �

i

) (2.28)

dove i rappresenta le singole galassie. I coe�cienti '

i

e D

i

si possono determinare

calcolando per ogni punto le quantit�a C

i

= c

�

(M

i

) cio�e il numero di galassie nella

regione:

M

min

�M �M

i

; �

min

� � � m

lim

�M

i

dove M

min

e �

min

sono i limiti inferiori di M e �. Se i punti sono ordinati in

modo tale che M

i+1

�M

i

si dimostra che vale la relazione:

'

i+1

= '

i

C

i

+ 1

C

i+1

(2.29)

e l'analoga per D

i

. In questo modo, facendo la media su appositi intervalli, si

ottiene la FL dalla (2.28) e la funzione D(�) dalla (2.29).
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2.6 Lo stato attuale della ricerca

Le ricerche svolte sulla FL dagli anni Sessanta �no ad oggi hanno consentito di

accumulare una notevole quantit�a di dati; ci�o nonostante i risultati che se ne

ricavano non sono omogenei, n�e tantomeno lo �e la loro interpretazione. Infatti

le indagini riguardano un ristretto campione di ammassi o, nel caso del campo,

un'area celeste non ancora su�cientemente estesa. Solo da pochi anni sono in-

iziate campagne di osservazione (EDSGC, POSS II) che consentono di disporre

di campioni vasti e risultati oggettivi.

2.6.1 La FL generale

Utilizzando i parametri di Schechter per rappresentare il pro�lo della FL una

buona parte dei lavori svolti dagli anni Settanta ad oggi (tab.2.1) sembrano sug-

gerire i valori:

� ' �1:25; M

?

B

T

' �21:0

per le galassie che appartengono ad ammassi (Sandage, Binggeli e Tamman,

1988). Questo risultato dipende da alcune ipotesi: le galassie ellittiche giganti

cD vengono generalmente escluse dal campione in quanto �e possibile che la loro

formazione sia dovuta ad e�etti particolari e quindi le stesse non riettano il

processo di formazione ed evoluzione globale di un ammasso che ne determina la

FL.

Nel caso delle galassie di campo, si ottiene un valore circa uguale della M

?

B

T

ma il numero di galassie deboli cresce in modo pi�u lento, rispetto al caso degli

ammassi: � ' �1:1. Questa di�erenza potrebbe essere attribuita alla dipendenza

dalla densit�a del rapporto tra il numero di galassie nane e quello di giganti. I valori

di M

?

e � si riferiscono a dati sperimentali in cui generalmente �22 �M � �16

cio�e, in sostanza, alla parte brillante della FL. Il fatto che in questo intervallo di

magnitudini i diversi campioni mostrino un pro�lo simile dovuto alle galassie con
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Figura 2.2 : La FL delle galassie di campo (in alto) e dell'ammasso della Vergine (in basso).

Sono mostrate le FL speci�che dei vari tipi morfologici (tratto continuo) e delle sottoclassi

(tratto punteggiato). (Binggeli e al.; 1988)
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una elevata brillanza super�ciale (E, S;, S), ha contribuito ad avvalorare l'ipotesi

dell'esistenza di una FL universale.

I lavori pi�u recenti hanno ispezionato l'intervallo �16 � M � �12 di-

mostrando che la parte debole della FL negli ammassi o nei gruppi di galassie,

pu�o essere rappresentata con una funzione di Schechter in cui �1:35 � � � �2:2.

Ci�o porta a scindere la '(M) generale in due componenti separate: una parte

brillante con un pro�lo gaussiano tipico dei tipi E, S;, S ed una debole dovuta

alle galassie irregolari (Irr) ed alle ellittiche nane (dE) con un pro�lo esponenziale

caratteristico della funzione di Schechter (Wilson e al., 1996).

La possibilit�a di attribuire le caratteristiche della distribuzione all'interazione di

componenti diverse regolata dall'ambiente, richiede la conoscenza della FL speci-

�ca '

T

(M).

2.6.2 La FL speci�ca

Dal punto di vista della FL speci�ca, i tipi di Hubble si dividono in due gruppi

principali: le galassie ellittiche, le S;, le spirali e con buona probabilit�a le irrego-

lari, posseggono una '

T

(M) limitata sia dal lato brillante che da quello debole, le

galassie nane (dE e dS;) hanno un pro�lo esponenziale limitato sul lato brillante

ma non su quello debole (�g.2.2).

Entrando nel dettaglio, le E e le S; popolano un intervallo di magnitudini che

va da �23 a �15 M

B

T

; le ellittiche giganti cD possono arrivare a �24 M

B

T

ma

sono presenti in numero molto limitato (in media due o tre in un ammasso ricco).

Le galassie a spirale con magnitudine compresa tra �22 e �15 possono essere

modellate da una gaussiana con un massimo intorno a �18:5 M

B

T

ed una disper-

sione � ' 1:5 magnitudini. A loro volta queste ultime possono essere suddivise

nei vari sottotipi di Hubble (Sa+Sb, Sc, Sd+Sm) la cui luminosit�a media decresce

lungo la sequenza (Sandage e al., 1985).

Il numero di galassie irregolari cresce a partire da �18M

B

T

ed ha un massimo
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intorno a �16. Tuttavia, a causa dei limiti di completezza dei campioni, non �e

possibile stabilire se la loro distribuzione sia o meno limitata dal lato debole. Se

da una parte il fatto di considerarle come spirali che a causa della massa ridotta

non hanno sviluppato i bracci le fa ricadere nel gruppo delle E, S; e S, il fatto

che la loro luminosit�a media sia notevolmente inferiore e la di�colt�a con cui le

Irr pi�u deboli si distinguono dalle dE fa s�� che esse contribuiscano a determinare

la parte esponenziale della FL.

Il lato debole �e composto di galassie dE e dS; che si distinguono dai loro

parenti `giganti' per la ridotta brillanza super�ciale. Queste due classi hanno un

pro�lo ben rappresentato dalla funzione di Schechter e divergente per magnitudini

crescenti.

Fino ad oggi non sono state evidenziate di�erenze signi�cative nella '

T

(M)

dei diversi tipi al variare delle condizioni ambientali. I dati sono ancora pochi

in quanto questo tipo di studi richiede osservazioni con un notevole grado di

completezza ed una elevata risoluzione angolare al �ne di separare le diverse classi

morfologiche, ma se ci�o risultasse vero la sola relazione densit�a-tipo morfologico

potrebbe spiegare le di�erenze osservate nella FL tra ammassi e campo e pi�u in

generale tra zone di diversa densit�a, in quanto la combinazione delle FL speci�che

�e in grado di riprodurre la FL generale osservata nei diversi ambienti (Andreon,

1998).

�

E il caso di sottolineare che i dati si fanno tanto pi�u incerti quanto pi�u ci si

avvicina ai limiti di completezza del campione: l'esatta classi�cazione morfologica

diventa impossibile e un'intera classe di galassie con brillanza super�ciale molto

bassa pu�o sfuggire agli strumenti di rivelazione.
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2.7 Il rapporto tra i dati sperimentali e le carat-

teristiche della FL

Le caratteristiche della funzione di luminosit�a delle galassie sono ancora oggi

oggetto di dibattito: se da una parte un notevole sforzo �e stato dedicato a ricavare

un'espressione analitica valida sia per gli ammassi che per il campo, dall'altra

molti lavori hanno cercato di determinare le di�erenze nella FL dovute alla mor-

fologia degli ammassi, alle caratteristiche ambientali e agli altri parametri �sici

in gioco.

Indubbiamente, l'esistenza di una relazione universale non �e semplice da spie-

gare. Ad esempio, se come sostengono alcuni autori la formazione di una galassia

gigante cD in un ammasso avviene attraverso un processo di `cannibalizzazione'

delle galassie meno brillanti, dovremmo riscontrare una correlazione tra la FL e la

classi�cazione di Bautz-Morgan basata sul contrasto tra il membro pi�u luminoso

di un ammasso e le altre galassie brillanti.

Da uno studio di 12 ammassi ricchi, Dressler (1978) concluse che M

?

varia

signi�cativamente dall'uno all'altro ed �e correlata con la magnitudine della galas-

sia pi�u brillante. Lugger (1986), studiando un campione di 9 ammassi di Abell

10

,

ha invece trovato dei valori per M

?

e � in accordo con quelli di Dressler e di

Schechter (1976) ma nessuna evidenza di una correlazione con la morfologia del-

l'ammasso, la densit�a o la magnitudine del membro pi�u luminoso. Colless (1989)

ha ottenuto un risultato analogo esaminando un altro campione di 14 ammassi,

che limiterebbe le uttuazioni di M

?

entro 0.4 magnitudini ed a 0.15 quelle di �,

determinando al pi�u l'esistenza di una lieve correlazione tra M

?

e la dispersione

di velocit�a dell'ammasso.

I lavori appena menzionati cos�� come molti altri dello stesso genere, presentano

10

Gli ammassi di Abell sono cos�� chiamati in quanto sono stati individuati da G.O.Abell sulle

lastre della POSS I.
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problemi di fondo che sono stati spesso sottovalutati: in primo luogo gli studi

meno recenti quali quello di Dressler non utilizzano una misura consistente del

raggio dell'ammasso n�e della magnitudine limite nel confrontare le FL; inoltre

in diversi casi il campione in esame �e costituito da ammassi di Abell, o soltanto

dai pi�u ricchi di tali ammassi. Siccome il campione di Abell �e stato scelto con

una procedura che introduce dei criteri di selezione (ad esempio gli ammassi

dominati da una galassia cD sono favoriti in quanto pi�u facili da individuare),

non �e detto che da esso si possano dedurre le propriet�a generali degli ammassi

di galassie. In�ne questi lavori fanno uso, per eliminare dai dati le galassie del

fondo, dei conteggi di galassie di campo ottenuti da altri autori con diversi siste-

mi fotometrici. Questo pu�o produrre degli errori sistematici dovuti alle diverse

calibrazioni tra i dati da cui si ricava la FL e quelli utilizzati per i conteggi del

fondo.

D'altronde in letteratura non sono rari i casi in cui autori diversi, utilizzando

lo stesso campione o addirittura gli stessi dati (nel senso del campione acquisito

con gli stessi strumenti), giungono a conclusioni contrapposte; esistono articoli in

cui si dimostra che i risultati in apparenza discordanti di due lavori sono essenzial-

mente dovuti alla diversa calibrazione dei dati, alle tecniche di analisi impiegate

o alle fonti da cui sono tratti i parametri utilizzati in tale analisi piuttosto che a

delle reali di�erenze �siche.

Tutto ci�o mira a sottolineare l'importanza di una buona conoscenza delle

caratteristiche dei dati che sono alla base di un lavoro di ricerca e di una com-

prensione accurata di tutti i fattori che intervengono nel processo di analisi. Le

conclusioni che si traggono dal confronto tra di�erenti campioni devono essere

basate su dati il pi�u omogenei possibile tra di loro in cui le tecniche di analisi non

abbiano introdotto e�etti di selezione diversi tra l'uno e l'altro.



Capitolo 3

Il Progetto CRoNaRio

3.1 La `Second Palomar Observatory Sky Sur-

vey'

I cataloghi, intesi come descrizioni sistematiche di oggetti astronomici che soddi-

sfano determinati criteri di selezione, sono un elemento essenziale dell'astronomia

osservativa. In particolare negli studi di natura statistica e in quelli che richiedono

l'analisi delle propriet�a di una classe di oggetti che si estende su un arco di molte

magnitudini, l'impiego di cataloghi in cui tutti i dati sono stati ottenuti con lo

stesso sistema di rivelazione e di analisi consente di ottenere misure omogenee

per tutto il campione.

Il materiale ideale da cui ricavare un catalogo �e costituito dalle `surveys':

raccolte di immagini del cielo in determinati colori

1

, che rispettano criteri di

omogeneit�a prestabiliti. Un esempio di tali surveys �e rappresentato dalla `Palo-

mar Observatory Sky Survey' (POSS I) realizzata negli anni '50 dall'osservatorio

di monte Palomar che raccoglie lastre fotogra�che dell'intero emisfero settentrio-

1

Il termine `colore' si riferisce alla banda fotometrica, intesa come combinazione di �ltri e

emulsione fotogra�ca.

27
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nale della sfera celeste, ottenute in due bande fotometriche: rosso (103a-E) e blu

(103a-O). Dalle immagini della POSS I G.O. Abell (1957) ricav�o il catalogo di

ammassi che portano il suo nome.

Nel 1985 l'osservatorio di monte Palomar ha dato inizio ai lavori per la rea-

lizzazione della `Second Palomar Observatory Sky Survey' (POSS II) (Reid e

al.,1991). La POSS II raccoglie 894 campi fotogra�ci celesti spaziati di 5

o

l' uno

dall'altro, in modo da coprire tutto l'emisfero settentrionale (�g.3.1). Le im-

magini, ottenute utilizzando il telescopio Oschin Schmidt da 48 pollici (1.2 m),

coprono ciascuna un'area celeste di 6:6

�

� 6:6

�

in tre bande fotometriche: blu

(IIIa-J+GG 395), rosso (IIIa-F+RG 610) e vicino infrarosso (IV-N+RG 9), con

lunghezza d'onda e�cace rispettivamente di 4800, 6500 e 8500

�

A (�g.3.3) e ma-

gnitudine limite per oggetti puntiformi circa pari a 22:5m

J

, 21:5m

F

e 19:5m

N

.

Oltre ad avere una migliore risoluzione (260 linee mm

�1

contro 90 linee mm

�1

)

(�g.3.2) ed una maggiore sensibilit�a della POSS I, le lastre posseggono nell'angolo

sud-ovest, 16 punti di calibrazione che permettono di derivare la curva di con-

versione densit�a-intensit�a; tale operazione �e resa necessaria dal fatto che il usso

luminoso che raggiunge una lastra fotogra�ca modi�ca la densit�a dell'emulsione

ed �e necessario riconvertire la misura di densit�a eseguita sulla lastra in una misura

di usso.

Per rendere possibile l'analisi delle immagini della POSS II con le moderne

tecnologie informatiche, il California Institute of Technology (Caltech) e lo Space

Telescope Science Institute (ST ScI) stanno procedendo alla digitalizzazione delle

lastre fotogra�che. Ogni lastra viene suddivisa in 23040� 23040 pixels con una

risoluzione di 1 arcsec pixel

�1

(confrontabile con la risoluzione spaziale media

delle lastre) in modo da coprire un'area pari a circa 6:4

�

� 6:4

�

; ci�o consente

di conservare una regione di sovrapposizione tra lastre adiacenti su�cientemente

estesa e al contempo di eliminare i bordi delle lastre dove la qualit�a delle immagini

�e scadente. I 3 TB di dati risultanti (1 GB/lastra) costituiscono la Digitized
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Figura 3.1 : Lo stato di acquisizione dei campi coperti dalla POSS II alla �ne del 1996; i

colori si riferiscono alla qualit�a delle immagini: verde=elevata, blu=media, rosso=bassa.
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Figura 3.2 : Il confronto tra la risoluzione delle lastre digitalizzate della POSS I e quella

della POSS II. (Andreon e al., 1997)
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Figura 3.3 : Le bande passanti dei sistemi fotometrici impiegati nella POSS II e delle relative

bande di calibrazione.

Second Palomar Observatory Sky Survey (DPOSS II). Si ritiene che l'acquisizione

delle lastre ed il processo di digitalizzazione dovrebbero essere completi al 90%

per la �ne del 1997.

3.2 Il progetto CRoNaRio

L'estrazione della grande quantit�a di dati contenuti nelle lastre dalla POSS II

richiede l'impiego di tecnologie mediante le quali �e possibile ottimizzare la rive-

lazione degli oggetti presenti sulle lastre fotogra�che.
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Figura 3.4 : Lo stato di acquisizione delle immagini CCD per la calibrazione alla �ne del

1996; i colori si riferiscono ai �ltri disponibili.

Il progettoCRoNaRio consiste in una collaborazione tra il Caltech, l'osserva-

torio di Monte Porzio, l'Osservatorio di Capodimonte e l'Osservatorio Nazionale

di Rio de Janeiro �nalizzata alla compilazione del `Palomar Northen Sky Catalog'

(PNSC). Una volta completo, il catalogo raccoglier�a informazioni fotometriche e

geometriche relative a tutti gli oggetti presenti sulle lastre fotogra�che digitaliz-

zate della POSS II; in totale esso conterr�a pi�u di 5� 10

7

galassie e 2� 10

9

stelle,

con un'accuratezza nella classi�cazione pari a ' 90% entro la 21

a

magnitudine

nel blu.

Il processo di produzione del catalogo �e il risultato di due fasi distinte: la

riduzione delle lastre digitalizzate e la calibrazione fotometrica. Nella prima fase
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il software SKICAT (Sky Image Cataloging and Analysis Sistem) viene utilizzato

per creare un catalogo di oggetti da una survey di immagini sovrapposte; la

riduzione di ciascuna lastra richiede circa 12 ore di tempo macchina

2

. Nella fase

di calibrazione assoluta si utilizzano, per ogni lastra, immagini CCD di campi

selezionati, appositamente ottenute con telescopi della classe di 1 m. Tali `frame'

vengono impiegati per derivare le magnitudini assolute di oggetti in comune con

le lastre.

In particolare, nell'ambito di CRoNaRio, i frame CCD vengono acquisiti

nelle bande g, r e i del sistema di Gunn e Thuan (Thuan e Gunn, 1976) (�g.3.2,

3.4). Tale procedimento permette di ottimizzare la determinazione delle propriet�a

fotometriche degli oggetti contenuti nei cataloghi e dei parametri impiegati per

la classi�cazione (Weir e al., 1995).

3.3 Il processo di riduzione delle lastre

SKICAT �e un software che esegue una sequenza di operazioni automatizzate

sotto la supervisione umana: analisi dell'immagine, rivelazione degli oggetti,

misura delle caratteristiche geometriche e fotometriche di ciascun oggetto, split-

ting, trasformazione astrometrica, classi�cazione. Esso fa uso delle routines di

FOCAS (Faint Object Classi�cation and Analysis System; Jarvis e Tyson, 1981)

ottimizzate per le caratteristiche delle lastre della POSS II, e di una serie di

routines aggiuntive appositamente sviluppate al Caltech.

3.3.1 Struttura dell'immagine

L'informazione fotometrica che raggiunge la lastra fotogra�ca viene immagazzi-

nata attraverso un processo che modi�ca le caratteristiche chimico-�siche del-

2

Parametri riferiti a stazioni dedicate Sun Ultra Sparc 1, con 256 Mbyte di RAM.
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Figura 3.5 : La struttura di SKICAT

l'emulsione. L'intervallo di intensit�a entro cui la risposta della lastra �e lineare �e

limitato da una soglia inferiore e da una superiore in quanto la densit�a non varia

in modo lineare con il segnale ricevuto: i segnali troppo deboli non sono su�cienti

a produrre alcun e�etto sulla lastra, mentre quelli troppo forti determinano la

saturazione dell'emulsione, a causa della quale un ulteriore aumento del segnale

non produce alcun e�etto. Per conoscere la funzione di risposta dell'emulsione

SKICAT esegue una misura dei valori estremi della densit�a dell'emulsione e, at-

traverso gli indicatori di densit�a presenti su ciascuna lastra, determina la curva

di conversione densit�a-intensit�a, parametrizzata come:

log I =

P (D)

(D

S

)�D)� (D

T

�D)

(3.1)

dove P (D) �e una funzione polinomiale della densit�a, D

S

e D

T

sono, rispettiva-

mente, la densit�a di saturazione e quella del cielo (�g.3.6). Dopo aver suddiviso

la lastra in 13 � 13 immagini (footprints) di 2048 � 2048 pixels, SKICAT gene-
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Figura 3.6 : La curva di conversione densit�a-intensit�a della lastra j827.

ra una rappresentazione in scala 1:64 della lastra da cui ricava l'andamento del

fondo lastra

3

, che verr�a poi sottratto all'immagine iniziale. Queste operazioni

consentono di rendere uniformi, in prima approssimazione, le caratteristiche del-

l'immagine attraverso la lastra.

3

Il fondo �e dovuto ai gradienti introdotti dal processo di deposizione dell'emulsione, dallo

sviluppo, dalla luce di�usa, da e�etti di `vignetting' causati dalle ottiche, ecc...
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3.3.2 Rivelazione degli oggetti

Per ciascun footprint viene eseguita una nuova e pi�u accurata determinazione del

fondo cielo locale utilizzando i valori calcolati in precedenza. SKICAT attribuisce

la quali�ca di oggetto ad ogni serie di almeno 6 pixels adiacenti la cui intensit�a

superi il valore del cielo di un fattore prestabilito. Tale fattore determina il valore

dell'isofota

4

di rivelazione e viene calcolato sulla base di un algoritmo che tiene

conto delle caratteristiche dell'immagine nei pressi di ciascun oggetto, in modo

tale che la capacit�a di rivelazione resti costante attraverso la lastra e non dipenda

dalle propriet�a locali. Il processo di rivelazione �e completo �no a 21.5 mag in g,

20.5 mag in r e 20.0 mag in i (�g.3.4).

3.3.3 Misura delle caratteristiche

Per ciascun oggetto rivelato vengono misurati oltre 30 parametri; in partico-

lare: magnitudini strumentali, caratteristiche geometriche, attributi speci�ci,

parametri di classi�cazione.

� Le magnitudini strumentali vengono determinate utilizzando l'espressione

m = 30:0� 2:5 logL, in cui L �e la somma delle intensit�a dei singoli pixel a

cui �e stata sottratta l'intensit�a del cielo.

Magnitudine totale: si ottiene aumentando l'area dell'oggetto in tutte le di-

rezioni, un pixel alla volta, �no ad includere una super�cie doppia di quella

originale; in questo modo si ottiene una misura prossima alla magnitudine

totale asintotica dell'oggetto e indipendente dal suo pro�lo di luminosit�a.

Magnitudine isofotale: �e data dalla somma delle intensit�a dei pixel inclusi

entro l'isofota di rivelazione.

4

Si de�nisce `isofota' il luogo geometrico dei punti con una determinata brillanza super�ciale
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Figura 3.7 : Il risultato del processo di rivelazione e di classi�cazione di SKICAT: i cerchi

rossi rappresentano le stelle, quelli gialli le galassie. Sono evidenti le rivelazioni �ttizie dovute

al processo di splitting applicato alle stelle sature ed i problemi di classi�cazione per gli oggetti

brillanti che rendono necessaria la successiva fase di analisi e `ripulitura' dei cataloghi.
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Magnitudine di apertura: include i pixel entro un raggio di 5 secondi d'arco

dal centro dell'oggetto.

Magnitudine del `core': rappresenta l'intensit�a dei 3� 3 pixel pi�u brillanti.

� Le caratteristiche geometriche vengono ricavate dal pro�lo fotometrico di

ciascun oggetto.

XC,YC: coordinate del centro dell'oggetto espresse in pixel.

Area: somma dei pixel contenuti entro l'isofota di rivelazione.

Ellitticit�a: �e data dall'espressione 1� b=a in cui a e b sono rispettivamente

la dimensione dell'asse maggiore e di quello minore dell'oggetto.

Angolo di posizione: l'angolo che forma l'asse maggiore rispetto alla di-

rezione Nord ruotando verso Est.

� Gli attributi speci�ci permettono di ricostruire una serie di informazioni

aggiuntive che possono rivelarsi utili criteri di selezione relativi alle carat-

teristiche della lastra nelle vicinanze dell'oggetto o al processo di rivelazione

e di analisi

Entry: numero progressivo di identi�cazione per ciascuna `footprint'.

Subentry: numero progressivo assegnato dal processo di `splitting'

5

.

Flags: assumono il valore 0 o 1 a seconda che l'oggetto possieda o meno

una determinata propriet�a. In particolare: oggetto al bordo della lastra,

classi�cazione con problemi o forzata, presenza di pixels saturati, oggetto

su cui non �e stato eseguito lo `splitting'.

� I parametri di classi�cazione raccolgono informazioni geometriche e foto-

metriche utili al processo di classi�cazione nonch�e i risultati dello stesso.

5

Vedi par. seguente
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Stellar locus: �e un attributo che serve a distinguere le stelle dalle galassie

ed ha l'espressione

S =

A

log[L

core

=(9� I)]

(3.2)

in cui A �e l'area dell'oggetto, L

core

la luminosit�a dei 3�3 pixel pi�u brillanti

e I l'intensit�a media dell'isofota di rivelazione.

Classi�cazione di FOCAS: rappresenta la classi�cazione di FOCAS (s=oggetto

saturo, m=oggetto splittato, n=rumore, g=galassia).

Probabilit�a di FOCAS: a�dabilit�a della classi�cazione di FOCAS.

Classi�cazione di SKICAT: classi�cazione di SKICAT ottenuta mediante

`alberi decisionali'.

Probabilit�a di SKICAT: a�dabilit�a della classi�cazione di SKICAT.

I parametri appena menzionati costituiscono un sottoinsieme di quelli determi-

nati da SKICAT, tra i quali �gurano anche la luminosit�a del cielo nelle prossimit�a

dell'oggetto, il valore della PSF

6

locale, i momenti del raggio dei primi quattro

ordini pesato sull'intensit�a (tab.3.1).

3.3.4 Splitting

Il processo di rivelazione e misura viene ripetuto su ciascun oggetto scegliendo

soglie di rivelazione sistematicamente pi�u alte, in modo da isolare gli eventuali

picchi di luminosit�a presenti all'interno dell'oggetto originale. SKICAT assegna

uno stesso numero di identi�cazione (Entry) a ciascun oggetto originale ed a tutti

i `�gli' ottenuti con questa procedura; inoltre assegna ad ogni �glio un numero

di identi�cazione progressivo (Subentry) aggiungendo una cifra ad ogni ordine di

6

La `Point Spread Function' rappresenta il modo con il quale la luce proveniente da una

sorgente puntiforme si distribuisce sulla lastra fotogra�ca per e�etto della di�usione atmosferica

e strumentale.
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Tabella 3.1: I parametri determinati da SKICAT per ciascun oggetto

rivelato. (I)
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Tabella 3.2: I parametri determinati da SKICAT per ciascun oggetto

rivelato. (II)
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`splitting' successivo. Il usso luminoso originale viene suddiviso tra tutti i �gli in

modo proporzionale al usso contenuto entro l'isofota relativa alla nuova soglia.

Un oggetto che non pu�o essere ulteriormente suddiviso viene marcato ponendo il

ag S=1.

Questo procedimento consente di separare gli oggetti prossimi presenti sulla lastra

senza perdite di informazioni fotometriche.

3.3.5 Trasformazione astrometrica

L'ascensione retta e la declinazione di un oggetto vengono determinate conver-

tendo le coordinate XC, YC del centro attraverso una serie di coe�cienti speci�ci

per ciascuna lastra determinati allo STScI. L'accuratezza del procedimento �e sti-

mato intorno a 0:5 arcsec entro distanze di un grado.

3.3.6 Classi�cazione

Sulla base delle caratteristiche misurate SKICAT classi�ca un oggetto come stella

o galassia. Il processo di classi�cazione si basa sui cosiddetti alberi decisionali:

una catena di istruzioni IF... THEN... permettono di determinare la classe di

un oggetto a partire dai parametri misurati. SKICAT fa uso di un processo di

apprendimento automatizzato per determinare i criteri di selezione: immagini

CCD vengono confrontate con le corrispondenti regioni sulle lastre in modo da

`istruire' il programma a riconoscere gli oggetti sulla base della classi�cazione

accurata ottenuta nelle immagini ad alta risoluzione. Con questo sistema �e pos-

sibile ottenere una classi�cazione delle galassie completa al 90% con il 10% di

contaminazione stellare entro la 21

ma

magnitudine.
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3.4 `Matched catalogs' ed estrazione dei dati

Il risultato �nale del processo di riduzione consiste in un catalogo contenente tutti

gli oggetti presenti su ciascuna lastra con le relative caratteristiche. Attraverso il

confronto tra i cataloghi relativi alla stessa regione del cielo nei tre �ltri SKICAT

pu�o inoltre produrre un catalogo in cui ciascun oggetto �gura una sola volta con

le sue caratteristiche nelle tre bande fotometriche (`matched catalog').

L'accesso ai dati contenuti nei singoli cataloghi o nei `matched catalogs' �e

agevolata dalla possibilit�a di e�ettuare un'estrazione selettiva: l'utente pu�o ri-

chiedere le informazioni di cui ha bisogno indicando le lastre e le regioni di cielo

che lo interessano, i parametri che vuole estrarre ed i criteri con cui l'estrazione

deve essere e�ettuata, in modo da ottenere un sottoinsieme di facile gestione delle

informazioni disponibili nel PNSC.
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Figura 3.8 : I cataloghi ricavati dalle lastre della POSS II alla �ne del 1996.



Capitolo 4

I dati

Le scoperte astronomiche e�ettuate nella prima met�a di questo secolo sono in

larga parte dovute all'applicazione delle tecniche fotogra�che allo studio del cielo.

L'impiego delle lastre fotogra�che ha permesso di spingere le ricerche ben oltre

i limiti imposti dall'occhio umano sia per quanto riguarda la sensibilit�a che per

quanto concerne l'intervallo spettrale. La luce

1

proveniente dalla sorgente celeste

viene raccolta dal telescopio, �ltrata, focalizzata sulla lastra fotogra�ca e raccolta

dall'emulsione che ne risulta alterata nella sua struttura chimica.

L'immagine fotogra�ca risente per�o, di una combinazione di e�etti �sici e

strumentali: la funzione di risposta non lineare, una distribuzione disomogenea

dell'emulsione, gli e�etti di di�usione prodotti dalle ottiche

2

del telescopio che

disperdono la luce proveniente da una sorgente puntiforme su di un'area �nita,

creano una dipendenza della capacit�a di rivelazione dello strumento e delle carat-

teristiche degli oggetti dalla loro posizione sulla lastra.

1

In senso esteso si intende anche la radiazione appartenente alle regioni non `visibili' dello

spettro.

2

Con questo termine si indica il complesso di lenti e specchi che costituiscono gli elementi

attivi di un telescopio.

45
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I software di analisi attualmente impiegati in campo astronomico consentono

di correggere tali e�etti; in particolare SKICAT nella fase di analisi descritta nel

capitolo precedente, determina la qualit�a dell'immagine ed utilizza le informazioni

cos�� ottenute durante le successive fasi del processo di riduzione. Nonostante

ci�o l'impiego di un determinato materiale fotogra�co richiede (vedi par.2.7) un

controllo preliminare che determini la qualit�a del catalogo �nale e i criteri di

selezione da adottare nella fase di estrazione dei dati per eliminare gli eventuali

contributi residui.

4.1 Le caratteristiche dei cataloghi

L'approccio corretto per determinare le caratteristiche degli oggetti presenti nei

cataloghi del PNSC �e quello di considerare la posizione di ciascuno di essi all'in-

terno dello spazio dei parametri determinati da SKICAT. Ci�o consente di isolare

le zone di tale spazio in cui risiedono oggetti con caratteristiche peculiari: in tal

modo �e possibile separare gli oggetti reali da quelli �ttizi erroneamente rivelati

durante il processo di riduzione, distinguere le stelle dalle galassie e individuare

la presenza di e�etti indesiderati. Tuttavia, dato il numero di parametri associati

a ciascun oggetto, questo modo di operare risulta di di�cile applicazione prati-

ca. L'alternativa consiste nel limitare l'analisi a pochi parametri che riassumono

le caratteristiche salienti di un oggetto e ricorrere eventualmente agli altri per

confermare le osservazioni basate sui primi.

Una prima suddivisione pu�o essere e�ettuata in base alla magnitudine totale

(m

tot

) ed alla magnitudine del core (m

core

); il rapporto tra queste due quantit�a

rappresenta una misura della `compattezza' di un oggetto: mentre le galassie

sono oggetti estesi e di�usi, le stelle sono oggetti puntiformi che devono le loro

dimensioni sulla lastra all'e�etto della PSF e rappresentano quindi gli oggetti

reali pi�u compatti che sia possibile osservare.
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Figura 4.1 : La posizione degli oggetti contenuti nel catalogo POSS II relativo alla lastra

j607 nel piano m

tot

vs m

core

.
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La distribuzione degli oggetti nel piano m

tot

vs m

core

(�g.4.1), rispecchia le

caratteristiche degli oggetti contenuti nei cataloghi:

� alle basse magnitudini il ramo stellare �e facilmente distinguibile dagli oggetti

di natura galattica, mentre per luminosit�a pi�u deboli l'e�etto della PSF

tende a prevalere sull'estensione reale delle galassie che non sono pi�u sepa-

rabili dalle stelle;

� l'e�etto di saturazione dell'emulsione fotogra�ca si manifesta nell'addensa-

mento degli oggetti brillanti in prossimit�a del valore di saturazione della

m

core

;

� le striature che compaiono nella parte sinistra del diagramma rivelano la

presenza di gruppi di oggetti caratterizzati dalla stessa m

core

;

� sugli oggetti deboli agisce un e�etto di quantizzazione delle magnitudini

(oggetti quantizzati);

� la sequenza stellare risulta `allargata' in prossimit�a del limite di saturazione.

Prenderemo in esame ciascuna di queste caratteristiche singolarmente.

4.1.1 Gli oggetti multipli

Una famiglia di oggetti che posseggano la medesima m

core

si manifesta nel piano

m

tot

vs m

core

come una striatura orizzontale, del tipo osservabile nella parte

sinistra della �g.4.1. Tali oggetti sono prodotti dalla procedura di `splitting'

che SKICAT applica al �ne di separare oggetti prossimi (par.3.3.3): alzando

sistematicamente la soglia di rivelazione ogni oggetto viene suddiviso in base ai

picchi di luminosit�a presenti al suo interno. Se l'oggetto `padre' rivelato al primo

stadio della procedura contiene un oggetto brillante reale, almeno uno dei `�gli'

prodotto nell'iterazione successiva possieder�a la stessa m

core

essendo centrato
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sugli stessi pixel, e una m

tot

superiore in quanto la luminosit�a del padre risulter�a

suddivisa tra i vari �gli. In tal modo, il processo iterativo porta alla creazione di

una famiglia contraddistinta dalla medesimam

core

e da unam

tot

variabile, dovuta

alla rivelazione ripetuta dello stesso picco di luminosit�a (oggetto multiplo). Tutti

gli oggetti rivelati durante le varie iterazioni vengono registrati nel catalogo �nale

e ci�o rende necessaria una separazione tra componenti reali e �ttizie.

La selezione degli oggetti che non sono ulteriormente scomponibili, contraddi-

stinti da SKICAT col ag S=1, consente di eliminare gli oggetti multipli (�g.4.2).

Il catalogo estratto secondo questo criterio contiene un solo oggetto per cias-

cun picco di luminosit�a presente sull'immagine e permette di sfruttare in modo

ottimale i limiti di risoluzione del complesso lastra fotogra�ca+software.

4.1.2 Gli oggetti saturi

L'e�etto di saturazione dell'emulsione fotogra�ca determina un valore massimo

della luminosit�a di un pixel. Ci�o si riette nelle caratteristiche degli oggetti

brillanti in cui la m

core

, pari alla magnitudine dei 3� 3 pixels pi�u luminosi, non

pu�o superare la soglia corrispondente a 9 volte il valore di saturazione del singolo

pixel. Nelle �gure 4.1 e 4.2 gli oggetti saturi si raccolgono intorno a 15.5 m

core

.

�

E evidente che un oggetto che si trovi in questa regione del diagramma ha

perso l'informazione fotometrica proveniente dall'oggetto celeste reale. Inoltre, la

presenza di un oggetto brillante saturo produce un aumento del rumore nelle sue

vicinanze con la conseguenza che SKICAT rivela un gran numero di oggetti �ttizi

(�g.3.7) (Weir e al., 1995). Ci�o costringe ad escludere dai cataloghi gli oggetti

con m

core

prossima alla soglia di saturazione.
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Figura 4.2 : Gli oggetti con il ag S=1 della lastra j607 nel piano m

tot

vs m

core

.

4.1.3 Gli e�etti di quantizzazione delle magnitudini

La suddivisione di una immagine in elementi discreti (pixel) pu�o determinare

e�etti di quantizzazione su oggetti poco estesi. Per magnitudini superiori alla



4.1. Le caratteristiche dei cataloghi 51

Figura 4.3 : Gli oggetti col ag S=1 della lastra j607 (a sinistra) e quelli simulati (a destra)

nel piano m

core

vs m

iso

�m

core

.

18

�ma

�e possibile osservare (�g.4.2) una categoria di oggetti divisi in bande pa-

rallele alla sequenza stellare e con un rapporto m

core

=m

tot

inferiore a quello delle

stelle. Poich�e l'esistenza di oggetti pi�u compatti delle stelle �e impossibile, tale cat-

egoria �e costituita di rivelazioni �ttizie introdotte durante il processo di riduzione.

Al �ne di veri�care se la quantizzazione �e dovuta alla struttura granulare

dell'emulsione fotogra�ca ed al processo di digitalizzazione che conferiscono una

struttura discreta alla distribuzione del segnale sulla lastra, �e stata realizzata una

simulazione che riproduce il processo di misura delle magnitudini impiegato da
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SKICAT.

Sono stati generati una serie di oggetti di pro�lo gaussiano di ampiezza pari

alla PSF dell'immagine fotogra�ca (' 2

00

), scegliendo in modo casuale il valore

massimo della gaussiana in modo da simulare la distribuzione in magnitudine

degli oggetti presenti sulla lastra. Ciascun oggetto simulato �e stato suddiviso in

pixel di 1

00

� 1

00

(la dimensione dei pixel DPOSS) e ne sono state misurate la

m

core

come somma dei 3� 3 pixels centrali, e la m

iso

come somma delle intensit�a

dei pixel contenuti entro l'isofota di rivelazione

3

. Al �ne di rendere il risultato

quanto pi�u simile possibile al contenuto dei cataloghi, la posizione del centro della

gaussiana varia all'interno del pixel centrale in modo da riprodurre il caso reale

in cui l'oggetto celeste �e decentrato rispetto alla posizione dei pixel.

Gli oggetti simulati sono stati poi confrontati con quelli presenti nei cataloghi

nel piano m

core

vs m

iso

� m

core

(�g.4.3). In ambedue le immagini l'e�etto di

quantizzazione �e visibile nella zona del diagramma in cui la di�erenzam

iso

�m

core

�e maggiore e l'esatta corrispondenza della spaziatura tra le bande conferma che

il fenomeno pu�o essere attribuito ai semplici e�etti considerati nella simulazione.

La presenza nel catalogo di una componente non quantizzata nella zona superiore

del diagramma �e dovuta agli oggetti estesi con pro�lo non gaussiano che, a causa

della minore compattezza, risentono in modo trascurabile degli e�etti discreti.

Questo confronto rivela l'esistenza nei cataloghi di una componente compatta

(gaussiana) che risente fortemente della struttura discreta dell'immagine.

Per determinare il modo pi�u opportuno di trattare questa classe di oggetti

so�emiamo l'attenzione su quelli con area inferiore 9 pixel

4

nel pianom

tot

vsm

core

3

L'isofota di rivelazione �e stata determinata in modo che le magnitudini isofotali degli oggetti

simulati abbiano valori prossimi a quelle degli oggetti presenti nel catalogo, e introducendo delle

uttuazioni casuali che simulino l'e�etto del rumore.

4

Si tratta di oggetti con area compresa tra 6 e 8 pixel in quanto SKICAT �ssa a 6 pixel

l'area minima richiesta nella fase di rivelazione. In realt�a la quantizzazione si manifesta anche

su oggetti di area maggiore e con magnitudine inferiore alla 21 ma �e tanto pi�u rilevante quanto
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Figura 4.4 : Gli oggetti della lastra j607 con area < 9 pixel; la retta separa la componente

quantizzata da quella di�usa.

(�g.4.4). Si evidenziano due componenti: una quantizzata ed una di�usa con un

minore �e la super�cie.



4.1. Le caratteristiche dei cataloghi 54

Figura 4.5 : Gli oggetti quantizzati (in alto) risultano raccolti intorno agli oggetti brillanti a

di�erenza della componente di�usa (in basso) che risulta distribuita in maniera pi�u omogenea.
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Figura 4.6 : Eliminando dal catalogo gli oggetti prossimi a quelli brillanti la componente

quantizzata si attenua considerevolmente.

rapporto m

core

=m

tot

superiore alla sequenza stellare dovuta agli oggetti estesi. La

netta separazione tra i due gruppi conferma che la prima costituisce una categoria

con caratteristiche peculiari. Osservando la distribuzione spaziale di ciascuna
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componente sulla lastra (�g.4.5), notiamo che mentre la prima �e distribuita in

modo pressoch�e uniforme, la seconda si concentra in prossimit�a degli oggetti

brillanti (m

tot

� 16).

�

E stata realizzata una procedura con la quale �e possibile

eliminare dai cataloghi gli oggetti brillanti e tutti quelli prossimi contenuti entro

un cerchio di area multipla di quella dell'oggetto brillante. Dalla �g.4.6 si vede

che questo modo di operare consente di attenuare fortemente la componente

quantizzata, con e�etti trascurabili sulle altre.

Dall'analisi �n qui svolta �e possibile concludere che gli oggetti quantizzati

costituiscono una classe �ttizia dovuta al processo di splitting applicato nei pressi

degli oggetti luminosi dove il rumore genera una moltitudine di picchi con pro�lo

gaussiano (dovuto alla PSF); �e pertanto opportuno rimuovere dal catalogo queste

zone in cui l'informazione fotometrica �e a�etta da numerosi problemi.

4.1.4 Gli e�etti di variazione della PSF

Osservando la parte brillante del ramo stellare nel piano m

tot

vs m

core

�e possibile

notare una dispersione delle stelle che contrasta con la compattezza della sequenza

nelle altre zone del diagramma (�g.4.2). Per determinare le cause del fenomeno, la

regione �e stata suddivisa in tre parti parallele alla sequenza in modo da osservare

la distribuzione sulla lastra degli oggetti appartenenti a ciascuna sezione (�g.4.7).

Appare evidente che la posizione di un oggetto nel piano m

tot

vs m

core

�e correlata

alla sua posizione sulla lastra.

Utilizzando il test di Kolmogorov-Smirnov �e possibile determinare oggetti-

vamente la dipendenza delle magnitudini dalla distribuzione spaziale. Il test

determina la probabilit�a che due distribuzioni siano estratte dalla stesso cam-

pione confrontando la distanza tra le rispettive distribuzioni cumulative con un

modello teorico. Il risultato �e stato confrontato con il test eseguito sugli oggetti

con distanza inferiore a 10000 pixel dal centro dell'immagine, dimostrando che le

probabilit�a aumentano escludendo le regioni pi�u esterne della lastra (�g.4.8).
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Figura 4.7 : La parte brillante del ramo stellare �e stata divisa in tre parti (in alto a sinistra)

ciascuna delle quali �e stata rappresentata sulla lastra.
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Un confronto con i diagrammi m

tot

vs m

iso

, m

tot

vs m

aper

e m

aper

vs m

core

dimostra che la posizione di un oggetto sulla lastra inuisce sulla magnitudine

del core e su quella di apertura, ma �e trascurabile sulla magnitudine totale e su

quella isofotale.

La causa di questo e�etto �e da ricercare nella variazione della PSF attraverso

l'immagine fotogra�ca. Una PSF pi�u larga nelle zone esterne della lastra con-

tribuisce a distribuire la luce dalle regioni interne di un oggetto a quelle pi�u

esterne. Ci�o altera le magnitudini che vengono misurate su una super�cie limi-

tata in prossimit�a del centro (m

aper

; m

core

), ma lascia sostanzialmente invariate

la luminosit�a totale ed isofotale dell'oggetto (m

tot

; m

iso

) in quanto la luce viene

comunque ridistribuita entro l'area isofotale. L'e�etto inoltre, diventa rilevante

e dunque visibile, solo per oggetti brillanti in cui l'errore dovuto all'attenuazione

dell'elevata luminosit�a centrale diventa superiore alla dispersione intrinseca delle

stelle.

Una stima dell'errore �e stata ottenuta scegliendo due zone di uguale super�cie

in parti diverse della lastra: una centrale e l'altra al margine (�g.4.9). Nel piano

m

tot

vs m

core

gli oggetti brillanti sono distribuiti su due distinte sequenze in cui gli

oggetti al margine della lastra posseggono una m

core

sistematicamente superiore

a quella degli oggetti centrali; un analogo e�etto, anche se meno accentuato, si

osserva per la m

core

nel piano m

tot

vs m

core

. Tramite un �t lineare delle due

sequenze �e stato possibile determinare lo scarto in magnitudine attraverso una

media delle di�erenze misurate agli estremi dell'intervallo:

�

m

core

' 0:1mag (4.1)

�

m

aper

' 0:05mag (4.2)

Trattandosi di una misura e�ettuata su oggetti brillanti i valori ottenuti sovra-

stimano gli e�etti su oggetti pi�u deboli, ma consentono di valutare l'a�dabilit�a

delle misure in magnitudine ottenute da SKICAT.

�

E bene precisare che l'errore
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Figura 4.8 : Le distribuzioni cumulative degli oggetti che appartengono alle regioni della

�g.4.7: sono riportate le probabilit�a ottenute dal test di Kolmogorov-Smirnov considerando

l'intera lastra (in alto) ed escludendo le regioni esterne (in basso).
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Figura 4.9 : Gli oggetti appartenenti alle due regioni della lastra (a sinistra) si distribuiscono

diversamente nel piano m

tot

vs m

core

(a destra).

dovuto alla variabilit�a della PSF �e fortemente dipendente dalla lastra considerata

e dalle regioni analizzate; pertanto una misura pi�u ra�nata dello stesso, oltre a

risultare di�cile, non migliora il risultato.

La conoscenza degli errori fotometrici connessi alla misura delle magnitudini

�e determinante nel momento in cui si vogliono confrontare regioni di�erenti della

stessa immagine.

4.1.5 La completezza del catalogo

La completezza di un catalogo rappresenta il rapporto tra il numero di oggetti

rivelati ad una determinata magnitudine e quelli reamente esistenti. In generale

pi�u �e debole la magnitudine considerata, maggiore �e la percentuale di oggetti

mancanti nel catalogo.

Per determinare il `limite di completezza' del catalogo, cio�e la magnitudine
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Figura 4.10 : La densit�a di oggetti decresce in funzione della distanza dal centro della

lastra: in particolare il campione selezionato in m

core

(II) �e pi�u sensibile alle variazioni della

PSF di uno selezionato in m

tot

(I).

oltre la quale il numero di oggetti `persi' non consente di utilizzare i dati, �e nec-

essario tenere in considerazione i fattori che incidono sulla capacit�a di rivelazione

del sistema. In primo luogo il usso luminoso proveniente da un oggetto as-

tronomico deve essere su�ciente ad impressionare la lastra fotogra�ca; data la

natura granulare dell'emulsione, ci�o implica che non �e importante la luminosit�a

totale dell'oggetto ma, piuttosto, la sua brillanza super�ciale. In secondo luo-

go, la soglia di luminosit�a e l'area minima richiesta da SKICAT per distinguere

tra segnale e rumore del fondo, introducono una dipendenza della capacit�a di

rivelazione dalla luminosit�a centrale dell'oggetto e dunque dalla m

core

.

Nel caso dei cataloghi del PNSC abbiamo visto nel paragrafo precedente come

la variazione della PSF attraverso la lastra inuisca sullam

core

di un oggetto, e di

conseguenza la capacit�a di rivelazione sar�a diversa a seconda della parte di lastra
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considerata. Per evitare tale e�etto, che introdurrebbe un rilevante errore siste-

matico nell'impiego del catalogo, ci si deve servire di un parametro che dipenda

in modo minore dalla dislocazione spaziale. Nella �g.4.10 �e possibile notare le

di�erenze introdotte da una selezione in m

core

o in m

tot

: la selezione in m

core

comporta una variazione della capacit�a di rivelazione in relazione alla distanza

dal centro della lastra, maggiore rispetto ad una selezione in m

tot

. Questa osser-

vazione ci consente di concludere che la determinazione del limite di completezza

del catalogo in base alla m

tot

degli oggetti, con un metodo che sar�a illustrato nel

capitolo seguente, pu�o ridurre gli e�etti derivanti dalle uttuazioni della PSF.



Capitolo 5

Il processo di estrazione della FL

I cataloghi del PNSC rappresentano un valido strumento per lo studio della FL

delle galassie. In particolare essi consentono di determinare le propriet�a degli am-

massi presenti nell'emisfero settentrionale in tre bande fotometriche, entro i limiti

di completezza della POSS II. Data l'estensione angolare della `survey' �e possi-

bile ricavare una stima della distribuzione `locale' delle galassie nella regione che

circonda ciascun ammasso e di conseguenza dei parametri coinvolti nel processo

di estrazione.

Inoltre, come gi�a discusso nel capitolo 3, la procedura automatizzata di ridu-

zione delle immagini garantisce una notevole omogeneit�a del campione, consen-

tendo di valutare la qualit�a dei cataloghi ed il modo migliore di trattare i dati.

5.1 Il campione di ammassi

La scelta degli ammassi che compongono il campione studiato nel corso di questo

lavoro �e stata condizionata dagli obiettivi della ricerca e dal materiale disponibile.

Due considerazioni sono determinanti:

63
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Ammasso z �; � Lastra Raggio angolare Classe di B-M

(1950) ( = 1R

A

)

A1 0.1249 0h 5.0m, +16d 15' 607 0.282 III

A7 0.1073 0h 9.1m, +32d 09' 409 0.319 II-III

A16 0.0838 0h 14.2m, +6d 29' 752 0.394 III

A41 0.275 0h 26.2m, +7d 35' 752 0.160 II-III

A125 0.188 0h 57.5m, +14d 1' 610 0.206 III

A150 0.0596 1h 6.6m, +12d 55' 610 0.532 I-II

A152 0.0581 1h 7.2m, +13d 43' 610 0.545 � � �

A154 0.0658 1d 8.3m, +17d 24' 610 0.487 II

A158 0.0645 1d 9.1m, +16d 37' 610 0.496 � � �

A2703 0.1144 0h 2.8m, +15d 50' 607 0.303 � � �

Tabella 5.1: Il campione di ammassi.

1. la POSS II costituisce una `survey' estesa ma poco profonda, mirata ad

indagare le propriet�a dell'universo vicino. La scelta di ammassi `prossimi' e

`ricchi' consente di studiare oggetti che cadono entro i limiti di completezza

dei cataloghi del PNSC minimizzando gli errori statistici introdotti dalla

presenza di un ridotto numero di componenti;

2. per consentire un confronto tra ammassi a distanza diversa �e necessario

disporre della misura del redshift di ciascuno di essi, in modo da ricavare

la magnitudine assoluta delle galassie;

Gli ammassi studiati nel corso di questo lavoro sono riportati nella tabella 5.1

con il numero d'ordine con il quale compaiono nel catalogo di Abell (1958). Dal

catalogo sono stati estratti gli ammassi che si trovano in regioni del cielo per le
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quale sono disponibili i cataloghi del PNSC in J ,F e N , e le relative immagini

CCD nelle bande g,r e i da impiegare per la calibrazione fotometrica.

Il campione �e costituito di ammassi ricchi e vicini individuato sulle lastre della

POSS I, dei quali �e noto il redshift. Ci�o consente di sfruttare in modo ottimale

le risorse disponibili nel PNSC e di determinare la FL di tali ammassi in tutte e

tre le bande fotometriche.

5.2 La selezione degli oggetti contenuti nel PNSC

Nel capitolo 4 �e stato messo in evidenza come i cataloghi del PNSC contengano

oggetti che non sono utilizzabili ai �ni scienti�ci in quanto a�etti dai proble-

mi caratteristici delle lastre fotogra�che (oggetti saturi, oggetti quantizzati) o

prodotti secondari del processo di riduzione (oggetti multipli). Queste conside-

razioni inducono ad operare una selezione per estrarre dai cataloghi solo i dati

che corrispondono ad oggetti reali con caratteristiche adatte a determinare la FL

degli ammassi di galassie.

5.2.1 L'estrazione degli ammassi

Per ciascun ammasso del campione �e stata estratta una regione pari a 5 Mpc� 5

Mpc alla distanza dell'ammasso in ciascuna banda fotometrica. Ci�o consente di

disporre di un'area celeste intorno all'ammasso dalla quale ricavare i conteggi

di galassie del fondo (�g.5.1). L'ampiezza angolare della regione da estrarre

attorno al centro dell'ammasso �e stata calcolata utilizzando la formula che lega

le dimensioni angolari a quelle lineari nel modello cosmologico standard

1

:

� =

yH

0

c

q

2

0

(1 + z)

q

0

z + (q

0

� 1)[�1 +

p

1 + 2q

0

z]

(5.1)

1

Il Modello Standard �e il modello cosmologico pi�u di�uso; esso utilizza la metrica di

Robertson-Walker basata sull'ipotesi di omogeneit�a ed isotropia dell'universo
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Figura 5.1 : La regione estratta dalla lastra 610 per l'ammasso A152; il cerchio rappresenta

il limite di separazione (3 Mpc) tra l'ammasso ed il fondo.

dove y rappresenta la dimensione lineare richiesta, z il redshift, q

0

= 1=2 e H

0

=

50 Km�s

�1

Mpc

�1

. Gli oggetti sono stati selezionati in base alla richiesta che

abbiano il ag S=1 in modo da eliminare gli oggetti multipli (vedi par.4.2.1),

ed un'area minima di 9 pixel. Quest'ultima condizione consente di eliminare gli

oggetti con area compresa tra 6 e 8 pixel che sono prossimi ai limiti di completezza

e che, a causa della debole luminosit�a sono soggetti agli e�etti di quantizzazione

e di rivelazione �ttizia ed hanno una classi�cazione poco a�dabile; inoltre il loro

numero elevato renderebbe di�coltosa la procedura di `matching' senza migliorare

peraltro la completezza del catalogo.
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Figura 5.2 : Il rapporto tra il numero di doppietti e quello di tripletti in funzione della

magnitudine (A125).

5.2.2 `Matching'

La produzione di un `matched catalog' (par.3.4) relativa alla regione contenente

l'ammasso �e stato realizzato confrontando le posizioni di ciascun oggetto nei

tre �ltri entro un raggio di 7 arcsec

2

. In questo modo vengono eliminati dal

catalogo �nale gli oggetti che sono presenti solo in uno (singoletti) o due �ltri

(doppietti). I singoletti ed i doppietti possono essere prodotti da oggetti che, a

causa delle loro colore

3

cadono oltre il limite di completezza dei �ltri in cui non

compaiono, o essere dovuti a fenomeni occasionali (aerei, satelliti, comete). La

2

Il raggio �e stato determinato misurando lo scarto medio tra i �ltri di oggetti corrispondenti.

3

In astronomia il colore �e de�nito come la di�erenza tra le magnitudini misurate in due

sistemi fotometrici diversi.
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misura del rapporto tra il numero di doppietti e quello di tripletti in funzione della

magnitudine (�g.5.2) dimostra che, entro i limiti di completezza dei cataloghi, la

rimozione dei doppietti (e di conseguenza quella dei singoletti che sono pi�u deboli)

non incide in modo signi�cativo.

5.2.3 La rimozione degli oggetti saturi

Gli oggetti prossimi al limite di saturazione dell'emulsione fotogra�ca hanno

caratteristiche fotometriche che non rispecchiano quelle degli oggetti celesti reali

(�g.3.7). Per tale motivo gli oggetti con m

core

� m

core

(saturazione) + 0:5 mag

sono stati rimossi dai cataloghi, insieme ad una regione circolare pari a 5 volte

l'area dell'oggetto saturo (�g.5.3). Ci�o permette di eliminare le zone dove si ad-

densano gli oggetti `quantizzati' (par.4.2.3). I conteggi di stelle e galassie vengono

in seguito compensati statisticamente per tenere in conto le aree rimosse.

5.2.4 La separazione stelle/galassie

Per determinare la FL delle galassie �e necessario eliminare dai cataloghi la com-

ponente stellare. Questa operazione pu�o essere e�ettuata facendo ricorso alla

classi�cazione determinata da SKICAT per ciascun oggetto del catalogo in base

alle sue caratteristiche geometriche e fotometriche. Tuttavia, �e necessario tenere

conto dei limiti del sistema nel separare le stelle dalle galassie, rispettivamente alle

alte e alle basse magnitudini: gli oggetti deboli, a causa dei limiti di risoluzione del

sistema (1 arcsec/pixel), sono composti da un ridotto numero di pixel ed hanno

caratteristiche che rispecchiano in modo approssimativo quelle degli oggetti celesti

reali, mentre gli oggetti brillanti che cadono in prossimit�a del limite di saturazione

dell'emulsione risentono della risposta non lineare della lastra (vedi �g.3.6) che

ne distorce il pro�lo fotometrico.

Per ovviare a tali problemi sono stati presi in considerazione solo gli oggetti
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Figura 5.3 : Le galassie dell'ammasso A152 che cadono nella regione con una densit�a su-

periore a 1.5 deviazioni standard dal livello del fondo, entro 3 Mpc dal centro; in rosso, blu e

verde sono riportate le posizioni delle stelle sature e delle regioni rimosse rispettivamente in F,

J e N.
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Figura 5.4 : La ripartizione degli oggetti presenti nel catalogo in funzione della magnitudine,

in base alla classi�cazione nei tre �ltri. Le linee verticali separano le regioni in cui sono stati

adottati criteri di selezione diversi.

che dopo la procedura di `matching' trovano corrispondenza in tutti e tre i �ltri,

in modo da poter confrontare la classi�cazione nelle tre bande. Tali oggetti

sono stati divisi in tre gruppi di luminosit�a: in �g.5.4 il punto A individua la

magnitudine alla quale la frazione di oggetti classi�cati come stelle in tutti e
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tre i �ltri (3s) uguaglia quella degli oggetti classi�cati tre volte galassia (3g),

similmente B rappresenta la magnitudine alla quale l'abbondanza di oggetti 3s �e

uguale a quella di 2s1g (2 volte stella, 1volta galassia).

Per ciascun gruppo �e stato adottato un criterio di selezione di�erente:

1. tra gli oggetti brillanti sono stati esclusi tutti quelli che risultano classi�cati

come stelle in almeno un �ltro.

�

E infatti improbabile che una galassia lumi-

nosa venga classi�cata come stella, ma �e possibile che una stella prossima

al limite di saturazione risulti `di�usa' sulla lastra e come tale venga clas-

si�cata come galassia;

2. per magnitudini intermedie dove la qualit�a della classi�cazione si fa pi�u

incerta, sono state considerati di natura stellare solo gli oggetti classi�cati

come tali in tutte le bande;

3. sugli oggetti deboli non �e stata operata alcuna selezione poich�e la sepa-

razione stelle/galassie non �e a�dabile.

Questo procedimento consente di eliminare dai cataloghi gli oggetti con carat-

teristiche stellari certe, conservando quelli di natura dubbia. L'adozione di criteri

di selezione diversi in funzione della magnitudine non inuisce sulla determi-

nazione della FL in quanto la presenza delle stelle residue viene compensata

statisticamente nella successiva fase di sottrazione del `fondo'.

5.3 Il processo di calibrazione delle lastre fo-

togra�che

Le magnitudini misurate da SKICAT sulle lastre della POSS II sono magnitu-

dini `strumentali'. Esse vengono ricavate trasformando la densit�a dell'emulsione

fotogra�ca in una misura di usso luminoso in base alla curva di conversione



5.3. Il processo di calibrazione delle lastre fotogra�che 72

Figura 5.5 : Il confronto tra le magnitudini di apertura (5 arcsec) determinate da SKI-

CAT e da SEX utilizzando una lastra della POSS II. I punti gialli, blu e viola rappresentano

rispettivamente le stelle, le galassie e gli oggetti di classi�cazione incerta; in alto sono riportati

i coe�cienti delle rette di `best �t' ricavati da tutti i punti (nero) o escludendo le stelle (blu).

densit�a-intensit�a (�g.3.6) e scegliendo una costante di zero arbitraria per la scala

delle magnitudini.

Per calibrare le magnitudini �e necessario determinare la costante di zero re-

lativa al sistema fotometrico impiegato. La procedura ordinaria consiste nel mi-

surare la magnitudine di un certo numero di stelle standard che caratterizzano il
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sistema utilizzato e per le quali �e de�nita con precisione la magnitudine, e scalare

le magnitudini misurate sulla lastra in modo che il valore coincida con quello di

riferimento. La DPOSS ed il progetto CRoNaRio, sono stati realizzati in modo

da favorire l'osservazione degli oggetti extragalattici per cui, come gi�a messo

in evidenza, le stelle brillanti risultano spesso sature, e dunque inutilizzabili ai

�ni della calibrazione. Per ovviare a tale problema si fa uso di immagini CCD di

galassie la cui luminosit�a cade nella regione di linearit�a dell'emulsione fotogra�ca.

I CCD sono caratterizzati da una funzione di risposta lineare e sono quindi esenti

da fenomeni di saturazione; pertanto essi vengono calibrati facendo uso delle stelle

standard e la magnitudine delle galassie presenti nel campo viene confrontata con

quella delle immagini fotogra�che per determinare la costante di calibrazione.

In questo lavoro, per calibrare le magnitudini dei cataloghi a cui appartengono

gli ammassi del campione analizzato, si �e fatto uso di immagini CCD

4

calibrate

ottenute in condizioni fotometriche nelle bande g,r e i di Gunn e Thuan, relative

ad ammassi di galassie che compaiono nelle regioni coperte dalle lastre riportate

nella tabella 5.1.

Le magnitudini di apertura (5 arcsec) degli oggetti presenti nei campi CCD

sono state ricavate impiegando il software SExtractor (SEX; Bertin, 1996). Tale

software produce cataloghi analoghi a quelli ottenuti da SKICAT per le lastre

della POSS II, ottimizzando i parametri di estrazione per le caratteristiche dei

CCD. Per accertarsi che l'impiego di due software di�erenti non introduca errori

sistematici nel calcolo delle magnitudini, �e stato e�ettuato un controllo prelimi-

nare confrontando le misure ricavate da SEX e da SKICAT su una stessa immagi-

ne di prova della POSS II relativa all'ammasso di Coma. In �gura 5.5 �e possibile

osservare la stretta correlazione tra m

SKICAT

aper

e m

SEX

aper

(coe�ciente angolare ' 1).

Per ciascuna immagine CCD �e stata estratta dalle lastre della POSS II la

regione corrispondente, in modo da paragonare le magnitudini ricavate da SKI-

4

I CCD fanno parte del campione studiato da D.Maccagni (Garilli e al; 1996).
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CAT con quelle calibrate ottenute da SEX. La correlazione tra magnitudini CCD

e fotogra�che �e migliore se si considerano soltanto gli oggetti classi�cati come

galassie da SEX. Nella �gura 5.6 �e possibile notare come le stelle brillanti devino

dal caso ideale in cui m

CCD

aper

= m

fot

aper

+ cost.

La costante di calibrazione �e stata calcolata attraverso una media pesata delle

di�erenze:

d = m

CCD

aper

�m

fot

aper

(5.2)

I cataloghi del PNSC sono stati quindi corretti impiegando le costanti di ca-

librazione cos�� ottenute in modo da trasformare le magnitudini strumentali in

magnitudini apparenti attraverso la relasione:

m = m

apparente

= m

strumentale

+ < d > : (5.3)

5.4 La misura della densit�a di galassie del fondo

Una volta eliminati dai cataloghi del PNSC tutti gli oggetti `indesiderati', si pu�o

passare all'identi�cazione degli ammassi in base alla presenza di una sovradensit�a

locale di galassie. A tal �ne �e stato sviluppato un procedimento che consente,

innanzitutto, di determinare la densit�a media delle galassie del fondo e l'ampiezza

delle uttuazioni su scale tipiche degli ammassi di galassie, e quindi di individuare

ed isolare le regioni occupate dagli ammassi.

Una mappa di densit�a �e stata ottenuta dividendo la regione estratta dal cata-

logo in 128� 128 pixels e misurando il numero di oggetti contenuti in ciasuno di

essi; in questo modo ogni pixel rappresenta una super�cie di circa 40� 40 Kpc

2

alla distanza dell'ammasso. L'immagine �e stata convoluta con una gaussiana di

ampiezza pari a 250 Kpc, la misura caratteristica del nucleo di un ammasso, in

modo da mettere in evidenza le uttuazioni di densit�a su questa scala (�g.5.7).
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Figura 5.6 : Il confronto tra le magnitudini di apertura della POSS II e quelle del CCD

relative all'ammasso A520 nel �ltro r; i colori hanno lo stesso signi�cato della �g.5.5. A destra

sono rappresentati gli scarti tra la lastra e il CCD e il valore della costante di calibrazione

ottenuta da una media pesata.

La densit�a di galassie del fondo viene determinata nella regione oltre 3 Mpc dal

centro dell'ammasso, per essere certi di non includere nel fondo contributi dovuti

all'ammasso stesso. Gli eventuali ammassi che cadono in questa regione vengono

rimossi escludendo le zone con densit�a maggiore di 2 deviazioni standard oltre

la media. L'area celeste residua �e in media almeno 5 volte maggiore di quella

occupata dall'ammasso; ci�o consente di ricavare un buona stima della densit�a

di galassie del fondo in funzione della magnitudine. I conteggi vengono inoltre

normalizzati alla super�cie e�ettiva utilizzata tenendo conto delle aree rimosse

intorno agli oggetti saturi; tale correzione, nell'ipotesi che la posizione delle stelle

non sia correlata a quella delle galassie, �e su�ciente a garantire che il processo di

rimozione non alteri i conteggi di galassie.

L'errore sui conteggi di galassie del fondo �e dovuto a due e�etti: la natura
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Figura 5.7 : La mappa di densit�a della regione contenente l'ammasso A152.

poissoniana dei conteggi e la presenza di strutture dovute all'interazione gravi-

tazionale, su scale angolari tipiche degli ammassi di galassie. La distribuzione

di Poisson (vedi appendice A) descrive le uttuazioni che si misurano campio-

nando una distribuzione uniforme con un'area �nita, dando luogo ad un errore
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sulla misura pari alla radice del valor medio della distribuzione. Data l'esten-

sione della survey, per�o, la presenza di strutture nella distribuzione di galassie �e

il termine dominante nelle uttuazioni dei conteggi alle magnitudini pi�u deboli.

Per non sottostimare l'errore sul fondo si �e scelto, dunque, di determinare per

ciascun ammasso entrambi gli errori ed adottare il massimo tra i due. L'errore

poissoniano �e stato ricavato, per ciascun intervallo di magnitudine, dal valor

medio precedentemente determinato, mentre le uttuazioni dovute alla presenza

di strutture sono rappresentate dalla deviazione standard sulla densit�a misurata

nella regione circostante l'ammasso.

Il limite di completezza del catalogo �e stato stimato facendo ricorso ai conteggi

di galassie ricavati nel modo appena descritto. Nel piano logN � m (�g.5.8) i

conteggi seguono un andamento lineare ed �e possibile determinare il limite di

completezza in base alla magnitudine alla quale si manifesta una deviazione dalla

linearit�a.

Questo sistema consente di tenere conto, per ciascun ammasso del campione,

delle caratteristiche del fondo che a causa delle disomogeneit�a presenti nell'uni-

verso su scale pari alla distanza media degli ammassi, possono risultare notevol-

mente diverse tra una regione e l'altra. Una stima `locale' di tutti i parametri

che intervengono nella determinazione della FL permette inoltre di compensare

le di�erenze tra le lastre fotogra�che nonch�e gli e�etti di posizione all'interno di

una stessa lastra.

5.5 La FL degli ammassi

5.5.1 I conteggi di galassie degli ammassi

Per determinare la FL degli ammassi di Abell �e necessario individuare la regione

e�ettivamente occupata da ciascun ammasso ed isolare i suoi componenti dalle
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Figura 5.8 : La distribuzione in magnitudine apparente delle galassie di A152 nei �ltri F,J e

N; i cerchi pieni rappresentano i conteggi nella regione dell'ammasso, quelli vuoti nella regione

del fondo. Le linee tratteggiate individuano il limite di completezza e la pendenza dei conteggi

di galassie del fondo a

fondo

.
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galassie del fondo e da quelle che fanno parte di ammassi che per e�etto di

prospettiva cadono nelle vicinanze.

Per realizzare tale proposito �e stata presa in considerazione l'area contenuta

entro un raggio di Abell dal centro dell'ammasso:

R

A

= 1:5 h

�1

Mpc (5.4)

che, con q

0

= 0:5 e H

0

= 50 km�s

�1

Mpc

�1

, corrisponde ad una dimensione lineare

di 3 Mpc. Sono state quindi estratte le regioni con una densit�a superiore ad 1.5 de-

viazioni standard dalla densit�a media del fondo determinata in precedenza. Tale

modo di operare consente di individuare l'area e�ettivamente occupata dall'am-

masso da studiare in base alle caratteristiche dell'ammasso stesso senza ricorrere,

come spesso accade in letteratura, all'adozione di un raggio pre�ssato centrato

sulle galassie dominanti, cos�� da massimizzare il rapporto tra il segnale (la FL

dell'ammasso) e il rumore (le uttuazioni del fondo).

Le galassie che cadono nella regione di sovradensit�a sono state considerate

possibili componenti dell'ammasso e ne �e stata ricavata la distribuzione in ma-

gnitudine totale apparente (�g.5.8). L'errore sui conteggi di galassie nella regione

dell'ammasso �e pari alle uttuazioni poissoniane dei conteggi in ciascun intervallo

di magnitudini, ed �e stimato dalla radice dei conteggi in tali intervalli.

Per correggere la contaminazione dovuta alle galassie del fondo sono stati

impiegati i conteggi di galassie ricavati dalla regione circostante. Tali conteggi

sono stati normalizzati alla super�cie e�ettiva occupata dall'ammasso corretta

per l'area rimossa a causa della presenza di stelle sature, e quindi sottratti ai

conteggi di galassie dell'ammasso.

5.5.2 La stima delle magnitudini assolute

Perch�e sia possibile confrontare la distribuzione in luminosit�a di ammassi a red-

shift diversi �e necessario che quest'ultima sia espressa in funzione delle magni-
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tudini assolute. La magnitudine assoluta di una galassia, come abbiamo visto

nel par.2.3.1, �e una quantit�a di�cile da stimare in quanto dipende da numerosi

fattori quali il redshift, il tipo morfologico, l' assorbimento interstellare.

Nel modello cosmologico standard la magnitudine assoluta M �e legata alla

magnitudine apparente m dalla relazione:

M = m� 5 log[2(1 + z �

p

1 + z)]� 5 logh

�1

�K(z)� E(z)� 42:384 (5.5)

nel caso in cui q

0

=

1

2

.

Nella 5.5 il termine 5 log[2(1 + z �

p

1 + z)] tiene conto dell'attenuazione del

usso luminoso dovuto alla distanza, h =

H

0

100

dipende dalla scelta del valore della

costante di Hubble, K(z) �e la correzione K dovuta alla distorsione dello spettro

di emissione causata dal redshift, E(z) rappresenta la correzione per gli e�etti

evolutivi dato che per valori pu�u alti del redshift stiamo osservando oggetti pi�u

antichi e la costante 42.384 rappresenta un fattore correttivo a�nch�e, per z ! 0,

la 5.5 si riduca al caso euclideo:

M = m� 5 log r + 5 (5.6)

dove r �e la distanza in parsec.

La correzione K ed il fattore evolutivo E(z) dipendono dalle caratteristiche

proprie di ogni galassia e di conseguenza dalla sua classi�cazione morfologica. In

particolare in �g.5.9 �e possibile osservare il valore di K(z) calcolato da Frei e

Gunn (1994) nei �ltri di Gunn e Thuan; �e evidente che la correzione a z = 0:2

varia tra 0.2 e 0.5 mag a seconda del tipo morfologico. Per quanto riguarda

E(z) l'indeterminazione �e ancora maggiore perch�e i pareri dei diversi autori sono

discordi nel valutare la necessit�a di una correzione evolutiva e il suo e�ettivo

valore. Il campione di galassie considerato in questo lavoro, a causa dell'ampiezza

della regione esaminata per ciascun ammasso, include una grande variet�a di tipi

morfologici ma le lastre della POSS II non o�rono una risoluzione su�ciente ad
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Figura 5.9 : Il valore del fattore correttivo K in funzione del redshift nei �ltri g, r e i. (Frei

e Gunn, 1994)

e�ettuare una classi�cazione accurata. Si �e scelto dunque di trascurare K(z)

ed E(z) in quanto l'errore introdotto da una scelta arbitraria di questi fattori �e

paragonabile se non superiore, a quello che si commette trascurando le correzioni.



5.5. La FL degli ammassi 82

Figura 5.10 : La FL delle galassie dell'ammasso A152.

In conclusione, la (5.5) consente di ricavare la distribuzione in magnitudine as-

soluta, e dunque la FL, delle galassie che costituiscono ciascun ammasso (�g.5.10).



Capitolo 6

La FL degli ammassi di galassie

6.1 La FL individuale

Lo studio della FL degli ammassi di galassie richiede una notevole accuratezza

nella misurazione del fondo, in quanto, a deboli livelli di usso, i conteggi di

galassie sono dominati dalle le galassie di fondo.

Due sono i tipi di approccio possibili: quello statistico e quello locale.

Il metodo statistico (Lugger, 1986; Colless, 1989; Gaidos, 1997) fa uso di

valori medi ottenuti su grandi aree di cielo. Tuttavia, come posto in evidenza da

Bachall (1996), la funzione di correlazione degli ammassi e dei gruppi di galassie �e

diversa da zero anche su scale dell'ordine dei 10 Mpc. Tale risultato, confermato

anche da Oemler (1974) e Dressler (1978), introduce un'errore pari a circa il

50% nella stima del fondo. A ci�o occorre aggiungere che i valori medi disponibili

in letteratura sono derivati in bande fotometriche diverse e con tecniche non

omogenee.

Il metodo locale, invece, utilizza regioni adiacenti agli ammassi per ottenere

una stima diretta dei conteggi di fondo e, quindi, almeno in linea di principio,

ovvia a tutti gli inconvenienti del metodo statistico. Esso, per�o, risulta spesso di

83
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di�cile applicazione in quanto richiede la disponibilit�a di dati su regioni estre-

mamente ampie.

Alcuni autori fanno uso di un metodo ibrido che, pur misurando localmente

il valore del fondo stima per�o l'errore su tale valore (e quindi anche l'accuratezza

nella rimozione del fondo) tramite una media su ammassi diversi. Lumsden e al.

(1997), per esempio, hanno studiato la FL di un campione di 22 ammassi pre-

senti nell'emisfero celeste meridionale utilizzando i dati nell'Edinburgh/Durham

Southern Galaxy Catalog (ESDCC, una survey automatizzata simile alla POSS

II). Essi hanno ricavato il valore del fondo dai conteggi di galassie in una regione

anulare, centrata sull'ammasso, con un raggio medio di 1

o

e pari ampiezza, e sti-

mato le uttuazioni in base alla distribuzione dei valori medi ricavati in ciascun

anello. Ci�o, come si vedr�a in seguito, in�cia l'accuratezza dell'intera procedura a

causa delle di�erenze nel valore locale del fondo.

I dati DPOSS, oltre ad essere ottenuti nello stesso sistema fotometrico, pos-

sono virtualmente estendersi �no a coprire l'intero emisfero settentrionale. Ci�o

consente un approccio ottimale al problema della determinazione del fondo.

Nel caso speci�co di questo lavoro di tesi, come gi�a detto nel par. 5.5.1, per

rivelare gli ammassi si sono isolate le regioni di sovradensit�a incluse entro un rag-

gio di Abell dal centro dell'ammasso. Questo procedimento consente di applicare

la correzione locale del fondo, basata sull'ipotesi che le galassie in eccesso siano

correlate alla presenza stessa dell'ammasso, laddove �e massimo il rapporto tra il

segnale (ammasso) ed il rumore (fondo).

Il valore locale del fondo in corrispondenza di ciascun ammasso �e stato stimato

prendendo una regione rettangolare centrata su di esso e di dimensioni comprese

tra 3 e 5 Mpc. Nello stimare tale valore si �e inoltre tenuto conto dell'esistenza

di regioni, in prossimit�a delle stelle sature, in cui l'individuazione delle galassie

risulta di�cile se non impossibile (par.4.1.3). Per ciascuna regione si �e ottenuta

anche una stima delle uttuazioni nei valori del fondo (r.m.s. dei conteggi) che,
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Ammasso Pendenza dei conteggi di galassie del fondo

F J N

A1 0:43� 0:05 0:52� 0:07 0:50� 0:06

A7 0:46� 0:06 0:42� 0:06 0:49� 0:05

A16 0:51� 0:05 0:47� 0:04 0:54� 0:06

A41 0:58� 0:05 0:53� 0:06 0:63� 0:07

A125 0:46� 0:06 0:50� 0:05 0:58� 0:10

A150 0:52� 0:05 0:50� 0:03 0:61� 0:05

A152 0:50� 0:05 0:52� 0:03 0:60� 0:05

A154 0:45� 0:03 0:46� 0:03 0:56� 0:04

A158 0:46� 0:04 0:46� 0:04 0:52� 0:04

A2703 0:44� 0:05 0:53� 0:04 0:48� 0:05

Valore medio 0:48� 0:04 0:49� 0:04 0:55� 0:05

Tabella 6.1: Pendenza dei conteggi di galassie del fondo misurati nella

regione che circonda ciascun ammasso.

come si pu�o vedere dalla Tabella 6.2, risultano essere comprese tra il 24% ed il

60%, in accordo con quanto trovato da Oemler (1974) e Dressler (1978).

L'accuratezza dell'intera procedura pu�o essere veri�cata confrontando i valori

del fondo cos�� ottenuti (Tabella 6.1) con quelli riportati in letteratura.

I valori relativi alle bande F e J , sono in accordo, entro gli errori sperimentali,

con quelli derivati da Weir, Djorgovski e Fayyad (1995) impiegando un gruppo

diverso di lastre della POSS II:

F ) 0:52� 0:01

J) 0:49� 0:01

Un confronto pi�u accurato, che tiene conto, oltre che della pendenza dei con-

teggi, anche del numero totale di oggetti osservato, pu�o essere fatto con Metcalfe,
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Ammasso Valore delle uttuazioni Ammasso Valore delle uttuazioni

A1 35.2% A150 25.4%

A7 32.8% A152 24.3%

A16 24.9% A154 28.7%

A41 60.5% A158 29.0%

A125 45.9% A2703 35.5%

Valore medio 34� 11 %

Tabella 6.2: Valore delle uttuazioni del fondo misurato nella regione

che circonda ciascun ammasso (la misura �e espressa in percentuale

rispetto al valor medio del fondo).

Godwin e Peach (1994) che, impiegando i dati di Metcalfe e al.(1991), Jones e

al.(1991), Stevenson, Shnanks e Fong (1986) hanno ricavato un'espressione ana-

litica che d�a i conteggi di galassie del fondo per unit�a di super�cie angolare, nella

banda b

j

.

Per tenere conto della di�erenza nei sistemi fotometrici, abbiamo applicato

ai nostri dati una correzione di 0.45 mag (pari alla di�erenza in colore media

b

j

� J

POSS II

di una galassia `early type' nei due sistemi; Fukugita e al., 1995).

L'ottimo accordo - entro il limite di completezza della DPOSS - (calcolato in modo

indipendente come descritto nel par.5.4) - tra i nostri dati e la la curva calcolata

da Metcalfe e al. �e mostrato in Fig.5.1. Il fatto che i punti osservati inizino a

discostarsi in modo apprezzabile dalla curva proprio in corrispondenza del limite

di completezza �e una veri�ca indiretta della validit�a del metodo utilizzato nel

par. 5.4.

In appendice A sono riportate, insieme alla FL di ciascun ammasso nei �ltri

F , J ed N , tutte le informazioni determinate durante il processo di estrazione,

quali il pro�lo dell'ammasso, la distribuzione in colore, i conteggi di galassie nella

regione del fondo e dell'ammasso.
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Figura 6.1 : Confronto tra l'espressione analitica dei conteggi di galassie del fondo ricavata

da Metcalfe e al.(1994) ed i dati ricavati dal nostro campione. La linea trattegiata rappresenta

il limite di completezza calcolato come descritto nel par.5.4.

6.2 La FL cumulativa

Il ridotto numero di galassie in ciascun ammasso del campione studiato nel corso

di questo lavoro (30 � N

gal

� 100) fa in modo che le uttuazioni dovute alle

di�erenze nella distribuzione delle galassie tra un ammasso e l'altro, mascherino

le propriet�a globali. Per questo motivo le FL individuali sono state combinate in
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modo da ottenere la FL `cumulativa' del campione.

Il procedimento per ricavare la FL cumulativa �e il seguente: gli ammassi sono

dapprima ordinati in funzione del loro limite di completezza, con l'ammasso che

contiene le galassie pi�u deboli al primo posto. I dati del secondo cluster sono stati

quindi sommati, per ciascun intervallo di magnitudine, a quelli del primo. I con-

teggi di galassie del primo ammasso che cadono oltre il limite di completezza del

secondo, vengono poi normalizzati al rapporto tra il numero totale di oggetti con-

tenuti nei due ammassi e quello di oggetti contenuti nel primo entro tale limite.

Il processo viene quindi ripetuto aggiungendo, alla funzione cumulativa, ciascuno

dei restanti ammassi del campione.

Questo procedimento, ideato da Schechter nel 1976, consente di sommare am-

massi che hanno limiti di completezza di�erenti. Ovviamente la parte debole

della FL �e determinata essenzialmente dal contributo degli ammassi pi�u vicini.

Come gi�a detto nell'introduzione, la FL cumulativa riportata in �gura 6.2 �e

uno strumento indispensabile per a�rontare le problematiche, sia metodologiche

che scienti�che, che sono alle radici del presente lavoro di tesi. In altre parole, la

FL derivata consente di:

� e�ettuare un confronto diretto tra l'accuratezza dei dati DPOSS e quelli

esistenti in letteratura;

� studiare le variazioni della FL in funzione della banda fotometrica per sta-

bilire se tali variazioni contribuiscono o meno a spiegare le di�erenze riscon-

trate tra i diversi autori (tab.2.1, 2.2);

� confrontare la FL delle galassie di campo con quella del nostro campione

di ammassi e di veri�care se la funzione di luminosit�a ha o meno carattere

`universale';

� studiare la dipendenza della FL da alcune caratteristiche �siche degli am-

massi di galassie: presenza di galassie brillanti, densit�a, stato evolutivo
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dell'ammasso, redshift (epoca), ecc.

6.3 Il confronto con la letteratura

Le FL cumulative, nei �ltri F , J ed N sono riportate in �gura 6.1, insieme alle

rispettive funzioni di Schechter (eq.2.25) che meglio rappresentano le distribuzioni

(ottenute attraverso il metodo dei minimi quadrati).

Il numero di oggetti riportato sulle ordinate �e de�nito a meno di una costante

arbitraria di normalizzazione in quanto il numero totale di galassie dipende dalla

regione osservata (ammassi ricchi/poveri, prossimi al centro/al bordo della la-

stra). Ci�o a cui siamo interessati �e la forma della FL, che misura il contributo

relativo delle galassie in ciascun intervallo di luminosit�a al numero totale. Sono

inoltre, riportate le griglie di �

2

relative ai parametri del �t.

Il parametro �, seppure incompatibile col valore tipico trovato da Schechter

(� = �1:25), �e in accordo con quanto riscontrato da altri autori: in J il risultato

�e confrontabile con Valotto e al. (1997), i quali trovano valori compresi tra

�1:4 e �1:6 (nella banda b

j

) a seconda del campione impiegato; in F , con � =

�1:42 � 0:05 ottenuto da Bernstein e al. (1995) nella banda R, in uno studio

dell'ammasso di Coma o con � ' �1:5 di Driver e al.(1994). La compatibilit�a dei

valori diM

?

con quelli ottenuti rispettivamente da P.M.Lugger (1986) e M.Colless

(1989) nelle bande R e B

j

�e evidenziata nelle �gure 6.3 e 6.4. In ambedue i

casi �e stata applicata una correzione pari alla di�erenza tra i sistemi fotometrici

(Fukugita e al., 1995):

R� F ' 0:33 mag

B

j

� J ' 0:50 mag:

Le di�erenze che si riscontrano perM � �23 sono dovute alle galassie pi�u brillanti

la cui presenza, trattandosi di oggetti rari, �e fortemente dipendente dalla scelta del

campione.

�

E interessante notare che Lugger e Colless ottengono rispettivamente
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Figura 6.2 : La FL cumulativa del campione in tab.5.1. Per ciascun �ltro �e rappresentata

la funzione di Schechter ed i parametri � ed M

?

ottenuti minimizzando il valore del �

2

, nonch�e

le griglie di �

2

relative ai livelli di con�denza del 68%, 90% e 99.7%.
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Figura 6.3 : Il confronto tra la FL ricavata da Lugger (1986) e la FL cumulativa ottenuta

dai dati della POSS II.

� = �1:27 � 0:22 e � = �1:21 � 0:15. La di�erenza in con i risultati della

DPOSS �e dovuta alla maggiore profondit�a (1.5 mag) di questo lavoro rispetto a

quelli di Lugger e di Colless. Ci�o dimostra che gli studi che riguardano l'estremit�a

brillante della FL tendono a sottostimare il contributo delle galassie pi�u deboli

di un fattore � 2 e pu�o contribuire a spiegare il disaccordo che si riscontra tra le

misure ricavate attraverso la FL e i conteggi di galassie.

Le griglie di con�denza della �g.6.2 mostrano inoltre che, a di�erenza di altri
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Figura 6.4 : Il confronto tra la FL di Colless (1989) e quella della POSS II.

lavori sulla FL degli ammassi (� = �1:09 � 0:08 (Gaidos, 1997), � = 0:95� 0:2

(Garilli e al.,1992)), i nostri risultati non sono compatibili con quelli del campo

dove � ' 1:1. Questi dati su�ragano l'ipotesi di una netta di�erenza tra la FL

delle galassie di campo (� � �1:1) e quelle degli ammassi, dovuta probabilmente

alle diverse condizioni ambientali: densit�a, abbondanza di idrogeno intergalattico,

fenomeni di interazione, etc...
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6.4 Dipendenza della FL dalla banda fotome-

trica

Dalla �g.6.2 �e possibile notare che la pendenza della FL risulta maggiore nel blu

(J) che nelle altre bande; questa tendenza �e gi�a stata ipotizzata da altri autori

(Saracco e al., 1995; Cavaliere e Menci, 1997; Driver e al., 1994) ed addotta come

possibile giusti�cazione dell'eccesso di galassie osservato nel blu rispetto agli altri

colori (Koo, 1986; Tyson, 1988; Cowie e al,, 1988). Tuttavia, il confronto tra le

griglie di con�denza mostra che le di�erenze osservate nel nostro campione sono

compatibili con gli errori sui parametri e non forniscono dunque una prova certa

di una dipendenza dalla banda impiegata.

Per quanto riguarda M

?

, le di�erenze tra un �ltro e l'altro sono consistenti

con il termine di colore medio, per galassie ellittiche, misurato da Fukugita, Shi-

masaku e Ichikawa (1995):

g � r ' 0:44 mag

r � i ' 0:26 mag

6.5 Dipendenza della FL dalla presenza di galassie

dominanti

Nel lavoro del 1976 Schechter sostiene che la funzione analitica da lui proposta per

rappresentare la FL non si adatta bene a rappresentare il contributo dovuto alle

galassie cD.

�

E possibile che la formazione delle galassie dominanti negli ammassi

sia inuenzata da fattori diversi da quelli che determinano la distribuzione in

luminosit�a globale (vedi par.6.7). Questa supposizione ha spinto in passato molti

autori ad escludere dagli ammassi le galassie dominanti, prima di determinare i

valori dei parametri della funzione di Schechter.
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Figura 6.5 : La FL cumulativa ottenuta escludendo la galassia dominante da ciascun am-

masso del campione (punti pieni) e le mappe di con�denza relative alla funzione di Scechter. I

punti vuoti rappresentano la FL totale della �g.6.2 in cui sono incluse le galassie dominanti.
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Nella �g.6.5 �e possibile osservare la FL cumulativa e le relative griglie di �

2

,

che si ottengono includendo o escludendo le galassie dominanti degli ammassi. In

F e J si riscontra una variazione compresa tra 0.03 e 0.05 in � e di circa 0.3 mag

in M

?

; in N M

?

varia di 0.5 mag e � di � 0:1. In tutti i casi i risultati sono

compatibili entro gli errori sperimentali.

Generalmente la posizione del baricebntro degli ammassi di galassie viene

associata a quella della galassia dominante. Poich�e la FL misura il contributo

relativo di galassie di una data luminosit�a, centrando sistematicamente le osser-

vazioni sulla galassia dominante degli ammassi si sovrastima il contributo di tali

oggetti alla distribuzione complessiva.

In questo lavoro il processo di estrazione della FL consente di individuare

la presenza di un ammasso in base al pro�lo di densit�a della regione esplorata,

e non tiene conto della gerarchia in luminosit�a dei suoi componenti. In molti

casi, come �e possibile osservare dalle immagini in appendice A che riportano

la distribuzione delle galassie di ciascun ammasso, la regione di sovradensit�a

non �e centrata sulle galassie dominanti. Questo permette di non sovrastimare il

contributo tali oggetti e pu�o spiegare il fatto che (�g.6.2) la funzione di Schechter

sembra rappresentare bene la distribuzione in luminosit�a delle galassie del nostro

campione, senza signi�cative deviazioni all'estremit�a brillante.

6.6 Dipendenza della FL dalla densit�a dell'am-

biente

Metcalfe, Godwin e Peach (1976 e seguenti) hanno riscontrato una dipendenza

del pro�lo della FL dalla regione utilizzata per determinare i conteggi di galassie

dell'ammasso. Il loro lavoro evidenzia una carenza di galassie blu nelle regioni

centrali dell'ammasso, dovuto ad un e�etto di segregazione morfologica.

Il procedimento qui utilizzato per individuare la regione e�ettivamente occu-
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Figura 6.6 : Il confronto tra la FL relativa ad una selezione in densit�a oltre 1.5 � dal livello

del fondo (punti pieni) ed una a 3 � (punti vuoti).

pata dall'ammasso in base al contrasto di densit�a con il fondo (par.5.51), consente

di valutare l'eventuale presenza di una dipendenza della FL dalla densit�a locale

di galassie e dalla distanza dal centro dell'ammasso. A tal �ne la procedura di

estrazione della FL �e stata applicata una seconda volta, elevando la soglia di

individuazione da 1.5 a 3 deviazioni standard, oltre il livello medio del fondo.

Questa scelta equivale a selezionare le sole regioni interne degli ammassi,

riducendo di conseguenza il numero di galassie che contribuiscono a determinare
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la FL cumulativa. La variazione dell'area della regione occupata dall'ammasso,

dipende strettamente dal pro�lo di densit�a dello stesso e pu�o essere molto limitata

nel caso di ammassi compatti, o notevole per ammassi di�usi o che cadono in

regioni in cui le uttuazioni del fondo sono elevate.

La FL cumulativa corrispondente ad una soglia di 3� �e stata confrontata, in cia-

scun �ltro, con quella ricavata ad 1:5� (�g.6.6). Le distribuzioni, che di�eriscono

nel numero totale di galassie di � 40%, risultano compatibili entro gli errori spe-

rimentali, con una probabilit�a � 0:8 che le due distribuzioni siano estratte dallo

stesso campione.

Due tra gli ammassi del campione, A125 e A158, presentano una struttura

`doppia', nel senso della presenza di due regioni di sovradensit�a molto ravvici-

nate. Non �e possibile sapere, senza misure accurate di redshift, se si tratti di un

e�etto dovuto ad una insolita uttuazione del fondo, ad un ammasso che cade

in prossimit�a dell'ammasso di Abell per motivi prospettici, o alla struttura in-

trinseca dell'ammasso stesso. In questi due casi i conteggi di galassie possono

di�erire di oltre il 60% a seconda della soglia utilizzata per isolare l'ammasso. In

�gura 6.7 sono rappresentate le FL di ciascuna delle componenti che costituiscono

questi ammassi doppi.

Questa constatazione o�re lo spunto per esplorare la dipendenza della FL

da ammassi con pro�li di densit�a particolari, cosa che sar�a senz'altro possibile

impiegando la procedura sviluppata per la POSS II, non appena, col progredire

del progetto CRoNaRio, il campione di ammassi disponibile diventer�a pi�u vasto.

6.7 Dipendenza della FL dalla classi�cazione di

Bautz-Morgan

Secondo la teoria espressa da Hausman e Ostriker (1978), le galassie cD si ac-

crescono a spese delle altre galassie massive dell'ammasso. Questa ipotesi, detta
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Figura 6.7 : La FL di ciascuna delle due componenti degli ammassi A125 (in alto) e A158

(in basso); i punti pieni rappresentano la componente Est mentre quelli vuoti la componente

Ovest dell'ammasso.
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Figura 6.8 : Il confronto tra la FL cumulativa degli ammassi di tipo BM I (cerchi vuoti) e

BM II-III (cerchi pieni).

del `cannibalismo galattico', prevede l'esistenza un de�cit di galassie brillanti

negli ammassi evoluti.

Il sistema di classi�cazione di Bautz-Morgan (par.1.2), si basa sul contrasto
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in magnitudine tra la galassia pi�u brillante e le altre galassie dell'ammasso. Per-

tanto, in accordo con il modello di Hausman e Ostriker, ci si aspetta di osservare

una correlazione tra la classi�cazione degli ammassi e la loro FL, nel senso che gli

ammassi del primo tipo di B-M (BM I) dovrebbero avere una distribuzione in lu-

minosit�a caratterizzata da una carenza di galassie brillanti, rispetto agli ammassi

di tipo II e III.

Per veri�care questo comportamento il campione �e stato suddiviso nei due

sottoinsiemi BM I e BM II+III. Per ciascun gruppo �e stata costruita la FL cu-

mulativa e le due sono state confrontate nei tre �ltri. La �g.6.6 riporta il valore

del �

2

minimo tra le due distribuzioni e la probabilit�a che il �

2

sia maggiore

di quello osservato. I due sottocampioni, pur possedendo un �

2

elevato, non dif-

feriscono entro i 3� e quindi non �e possibile a�ermare che si tratta di distribuzioni

incompatibili (99.7%). Le di�erenze che si riscontrano all'estremit�a brillante della

FL, in cui per gli ammassi di tipo BM I, a di�erenza dei BM II e III, il primo

punto �e sistematicamente pi�u alto del secondo, sono esattamente quelle che ci si

aspetta di trovare in base al criterio di classi�cazione di B-M, cio�e un contrasto

tra la galassia dominante e le altre galassie brillanti. Ci�o per�o non altera il resto

della distribuzione, a di�erenza di quanto previsto dalla teoria del cannibalismo.

Questo risultato conferma quanto gi�a osservato da Lugger (1986) e da Colless

(1989), i quali non hanno riscontrato correlazioni signi�cative tra la classi�cazione

di Bautz-Morgan e le caratteristiche della FL.

6.8 Dipendenza della FL dal redshift

La validit�a dell'ipotesi di un carattere universale della FL dipende strettamente

dai fattori che inuenzano la nascita e l'evoluzione delle galassie. Se le galassie

sono strutture in continua evoluzione ci�o deve riettersi in una correlazione tra

la loro distribuzione in luminosit�a ed il redshift. Alcuni autori (Lilly e al., 1995)
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Figura 6.9 : Il test del �

2

e�ettuato sugli ammassi con z � 0:1 (cerchi vuoti) rispetto a

quelli con z � 0:1 (cerchi pieni).

giusti�cano l'eccesso di galassie osservate nel blu con i diversi meccanismi evolu-

tivi che inuiscono sulle galassie brillanti rispetto a quelle pi�u deboli.

Tali e�etti sono di notevole rilievo per la cosmologia osservativa in quanto



6.9. Dipendenza della FL dalla stima della magnitudine 102

possono spiegare le discrepanze osservate tra la distribuzione in redshift delle

galassie ed i conteggi in funzione della magnitudine, senza la necessit�a di rivedere

gli attuali modelli cosmologici (De Propris e al., 1995).

Per valutare la correlazione esistente tra il redshift e la FL, il campione di

ammassi �e stato suddiviso in due gruppi: 0 � z � 0:1 e 0:1 � z � 0:3. Le

FL cumulative dei due sottocampioni sono state quindi confrontate attraverso un

test del �

2

(�g.6.9).

Le probabilit�a risultanti confermano l'impossibilit�a di distinguere le due di-

stribuzioni. Questo conduce alla conclusione che gli e�etti evolutivi, se presenti,

si manifestano solo a redshift pi�u elevati. Ci�o �e in accordo con Lilly e al. (1995),

che riscontrano variazioni signi�cative della FL delle galassie solo per z � 0:5.

6.9 Dipendenza della FL dalla stima della mag-

nitudine

Nel par.2.3.1 sono state discusse le di�colt�a che si incontrano nel tentativo di

determinare la magnitudine assoluta totale di una galassia. Le magnitudini totali

dipendono dal metodo impiegato per la riduzione dei dati e dalle correzioni che

si utilizzano per estrapolare il pro�lo di luminosit�a delle galassie al di sotto del

valore del fondo cielo. Inoltre il risultato pu�o dipendere dal tipo di rivelatore

(CCD o lastra fotogra�ca).

Per questo motivo alcuni autori utilizzano, per determinare la FL delle galassie,

le magnitudini isofotali, che pur introducendo una dipendenza dall'isofota utiliz-

zata, non richiedono l'utilizzo di fattori correttivi per tenere conto del usso

luminoso perso.

Una veri�ca della dipendenza del pro�lo della FL dal tipo di magnitudini uti-

lizzate, �e stata e�ettuata confrontando la FL cumulativa della �g.6.2, ottenuta

impiegando le magnitudini totali misurate da SKICAT, con quella ricavata dalle
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Figura 6.10 : Il confronto tra la distribuzione in magnitudine totale (cerchi vuoti) e quella

in magnitudine isofotale (cerchi pieni).

magnitudini isofotali. La di�erenza tra queste due misure di luminosit�a �e prodotta

sostanzialmente dalla diversa regione sulla quale viene integrato il usso del-

l'oggetto (par.3.3.2). I parametri � ed M

?

ricavati dalla distribuzione in magni-
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Figura 6.11 : Il confronto tra i parametri di Schechter relativi alle due distribuzioni della

�gura 6.10.

tudine isofotale sono riportati in �gura 6.10. Le griglie di �

2

(�g.6.11) dimostrano

che tali parametri, nel caso dei cataloghi del PNSC, non dipendono dal tipo di

magnitudini impiegate.
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Un lieve e�etto associato alla una perdita di usso dovuta all'impiego delle

magnitudini isofotali al posto di quelle totali, si manifesta soltanto all'estremit�a

brillante della distribuzione dove a causa dell'elevata luminosit�a delle galassie, una

porzione consistente del usso pu�o cadere al di fuori dell'isofota di individuazione.
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Conclusioni

In questo lavoro di tesi abbiamo sviluppato un metodo che garantisce una notevo-

le omogeneit�a dei dati sperimentali ed una precisa valutazione dei parametri che

intervengono nella determinazione della FL degli ammassi di galassie (conteggi

di galassie del fondo, valore delle uttuazioni, ecc...).

In tal modo �e stato possibile utilizzare i dati della DPOSS per studiare la

FL di un campione di 10 ammassi e la dipendenza della FL cumulativa da vari

parametri, quali la banda fotometrica impiegata, la presenza o meno di una galas-

sia dominante, la densit�a, lo stato evolutivo dell'ammasso, l'epoca.

I risultati mostrano che la maggiore profondit�a della survey rispetto ad altri

lavori presenti in letteratura, consente di determinare in modo pi�u accurato il

contributo delle galassie deboli alla distribuzione complessiva. L'abbondanza di

tali galassie nel nostro campione �e incompatibile con i risultati che si ottengono

studiando la FL delle galassie di campo, e suggerisce la presenza di una dipen-

denza della FL dalla densit�a dell'ambiente.

Il nostro campione, inoltre, non mostra signi�cative variazioni correlate alle carat-

teristiche degli ammassi, ed avvalora ,quindi, l'ipotesi del carattere universale

della FL degli ammassi di galassie.

Nonostante ci�o, sono da considerare i limiti dovuti in primo luogo alla com-

pletezza dei cataloghi del PNSC, che non consentono di valutare il comportamento

della parte pi�u debole della FL (M � 18), nonch�e la consistenza numerica del

campione, che non consente di escludere eventuali e�etti di selezione dovuti alla

scelta degli ammassi.
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Lo sviluppo del progetto CroNaRio e l'ampiezza della regione celeste che ben

presto sar�a disponibile nei cataloghi del PNSC, consentiranno di estendere le

ricerche ad un numero di ammassi signi�cativamente pi�u ampio (in linea di princi-

pio a tutti quelli presenti nell'emisfero settentrionale), facendo uso degli strumenti

di analisi sviluppati nel corso di questa tesi, e di dare quindi un peso statistico

ben pi�u elevato ai risultati raggiunti.



Appendice A

Il campione di ammassi

Nelle pagine seguenti vengono riportate le immagini relative al pro-

cesso di estrazione della FL (cap.5) di ciascun ammasso del campione

in tabella 5.1.

(A): Dall'alto a sinistra: regione del cielo estratta dai cataloghi, regione del-

l'ammasso, distribuzione degli oggetti nel piano m

tot

vs m

core

, diagramma

colore-colore;

(B): Conteggi di galassie dell'ammasso (cerchi pieni), del fondo (cerchi vuoti) e

limite di completezza (linea tratteggiata) in ciascun �ltro;

(C): FL dell'ammasso e limite di completezza in ciascun �ltro.
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Figura A.1 : [A1 (A)]

Figura A.2 : [A1 (B)]
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Figura A.3 : [A1 (C)]
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Figura A.4 : [A7 (A)]

Figura A.5 : [A7 (B)]
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Figura A.6 : [A7 (C)]
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Figura A.7 : [A16 (A)]

Figura A.8 : [A16 (B)]
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Figura A.9 : [A16 (C)]
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Figura A.10 : [A41 (A)]

Figura A.11 : [A41 (B)]
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Figura A.12 : [A41 (C)]
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Figura A.13 : [A125 (A)]

Figura A.14 : [A125 (B)]
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Figura A.15 : [A125 (C)]
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Figura A.16 : [A150 (A)]

Figura A.17 : [A150 (B)]
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Figura A.18 : [A150 (C)]
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Figura A.19 : [A152 (A)]

Figura A.20 : [A152 (B)]
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Figura A.21 : [A152 (C)]
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Figura A.22 : [A154 (A)]

Figura A.23 : [A154 (B)]
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Figura A.24 : [A154 (C)]
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Figura A.25 : [A158 (A)]

Figura A.26 : [A158 (B)]
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Figura A.27 : [A158 (C)]
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Figura A.28 : [A2703 (A)]

Figura A.29 : [A2703 (B)]
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Figura A.30 : [A2703 (C)]



Appendice B

La distribuzione di Poisson e le

uttuazioni di densit�a

Consideriamo un elemento di volume v che fa parte di un volume pi�u grande V .

La probabilit�a che una particella si trovi all' interno di v �e data da v=V cos�� come

la probabilit�a che si trovi all' esterno �e (V � v)=V .

Il caso pi�u generale in cui n particelle sono racchiuse entro il volume v sar�a

regolato dalla distribuzione di Bernoulli:

W

N

(n) =

N !

n!(N � n)!

�

v

V

�

n

�

1�

v

V

�

N�n

(B.1)

in cui il valore medio di n �e

< n >= N(v=V ) = �: (B.2)

In termini di � la (B.1) pu�o essere espressa nella forma:

W
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(n) =
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�

1�

�

V

�

N�n

(B.3)

Un caso di notevole interesse �e quello in cui sia N che V tendono all' in�nito la-

sciando per�o la densit�a � costante. Per determinare la distribuzione che otteniamo
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in queste condizioni riscriviamo innanzitutto la (B.3) come:
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e poi facciamo tendere N !1 mantenendo � e n �ssati. Avremo:
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Dunque

W (n) = �

n

e

��

=n! (B.6)

ossia la distribuzione di Poisson.

Se ne conclude che la distribuzione di Poisson rappresenta la legge che regola

le uttuazioni nella densit�a locale dei sistemi in cui il numero dei componenti �e

alto ma la densit�a di oggetti ha un valore determinato.
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