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Introduzione

Numerosi studi teorici e set di dati osservativi suggeriscono la possibile esistenza in passato

di stelle molto massicce a metallicità zero, stelle che vanno sotto il nome di Popolazione III (da

qui in poi Pop III).

In accordo con il modello cosmologico ΛCDM, queste sarebbero state le prime luci ad ac-

cendersi nell’universo primordiale (z ∼ 20), nonché la sua primissima fonte di metalli (i.e. tutti
gli elementi diversi da H ed He). Benché i loro meccanismi di formazione siano efficacemente

studiati e compresi, la durata di tali processi resta piuttosto discussa (se ne parla in dettaglio

nel cap. 1). A causa di questa incertezza, a cui si sommano gli attuali limiti strumentali, ad oggi

questi oggetti non sono ancora stati osservati in maniera diretta (dettagli al cap. 4), ma lo studio

tramite simulazioni (e in alcuni casi anche tramite l’osservazione) della loro progenie ha permes-

so di ottenere moltissime informazioni (e porre importanti condizioni) sia sulla loro funzione di

massa iniziale (IMF, cap. 2) che sulle loro proprietà come stelle individuali e come popolazione

integrata (cap. 3).

Ma da dove nasce l’esigenza di introdurre la Pop III? Dal punto di vista osservativo, un moti-

vo per invocare questo tipo di popolazione risiede nei risultati ottenuti del satelliteWMAP (Wil-

kinson Microwave Anisotropy Probe) della Nasa. Questa sonda, lanciata nel 2001 con l’obietti-

vo di effettuare fondamentali misurazioni cosmologiche, ha fornito importanti vincoli al numero

di fotoni ionizzanti prodotti a redshifts z > 15. Ancora, i metalli osservati all’interno della

Lyman-α forest a redshift z = 4− 5 suggeriscono che tale arricchimento del mezzo intergalatti-
co (IGM) sia da ricollegarsi alla presenza di un’estesa popolazione di stelle primordiali. L’idea

che esse fossero anche molto massicce (e quindi con tempi-vita molto brevi) è sostenuta dal

fatto che nessuna stella con metallicità nulla sia mai stata osservata (le stelle più povere di me-

talli conosciute sono HE1327-2326 1, con [Fe/H] = −5.4± 0.2, e HE0107-5240 2, con [Fe/H]

= −5.2).
Infine, l’importanza della Pop III risiede anche nel suo ruolo di indiscussa protagonista

dell’epoca cosmica della reionizzazione: il suo studio è fondamentale per comprendere meglio

l’evoluzione termica dell’universo primordiale, nonché le fasi iniziali della formazione delle

galassie primitive.

1Frebel et al. 2005
2Christlieb et al. 2002
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1 FORMAZIONE DELLA POP III: DOVE, COME E QUANDO

1 Formazione della Pop III: dove, come e quando

1.1 Epoca pre reionizzazione

Come anticipato nell’introduzione, secondo il modello standard ΛCDM le prime stelle si

sarebbero formate a redshift z ∼ 20 in siti chiamati mini aloni di materia oscura (da qui in

poi MH). La massa viriale di questi aloni, ovvero la massa totale contenuta entro il loro raggio

viriale (raggio di un sistema legato gravitazionalmente entro cui è valido il teorema del viriale,

generalmente< 1 kpc per i MH), è compresa nel range [105−107]M� , con valori tipici attorno

aM ≈ 106 M�, mentre la loro temperatura viriale è Tvir < 104 K.
Nonostante in molti modelli di evoluzione galattica vengano trascurati a causa della loro in-

trinseca fragilità, non si può negare il loro fondamentale contributo nella regolazione delle fasi

iniziali della reionizzazione e dell’arricchimento metallico. Osservazioni recenti hanno addirit-

tura individuato quelli che potrebbero essere i loro “fossili viventi”: si tratta delle galassie nane

ultra estinte, ovvero la popolazione più debole (L < 105 L�) e meno ricca di metalli del Gruppo

Locale. Queste galassie nane sono infatti dominate da stelle molto vecchie (con età > 13 Gyrs)
che si sarebbero formate a z > 6. Inoltre, esse contengono un numero maggiore di stelle CEMP

rispetto alle piùmassicce e luminose galassie nane “classiche”. Di questo particolare tipo di stelle

e del perché sarebbero la conferma che le nane ultra estinte sono MH dell’epoca pre reionizza-

zione sopravvissuti ai processi radiativi ne parleremo in dettaglio nel paragrafo 2.1. Tornando al

processo di formazione stellare nei MH, occorre fare due considerazioni sul gas primordiale:

la prima riguarda la massa di Jeans (ovvero il valore limite oltre il quale viene a mancare

l’equilibrio tra pressione e autogravità di una massa di gas). Essendo direttamente proporzionale

alla temperatura del gas (MJ ∝ T 3/2ρ−1/2), durante le prime fasi di evoluzione galatticaMJ

doveva avere valori maggiori rispetto a quelli odierni delle nubi molecolari;

la seconda riguarda l’enorme efficienza dei metalli nel processo di raffreddamento dei gas.

La loro totale assenza all’epoca presa in considerazione non era in grado di favorire, come accade

invece all’epoca attuale, la formazione di protostelle dalla massa molto più ridotta.

È principalmente per questi due motivi che le simulazioni idrodinamiche di collasso e fram-

mentazione delle nubi di gas primordiale mostrano come le stelle di Pop III fossero mediamente

molto massicce (M > 100M�). La presenza di solo idrogeno durante l’epoca pre reionizzazio-

ne fa sì che il processo di raffreddamento del gas nei MH si basi essenzialmente sulla sua forma

molecolare. L’efficienza εMH di questo tipo di raffreddamento molecolare, e di conseguenza

della formazione di Pop III , dipende da diversi fattori:

• diminuisce proporzionalmente a T−3
vir ;

• è strettamente legata alla metallicità del gas Z e al redshift di formazione z;

• dipende fortemente da JLW , ovvero il flusso emesso in banda LW (Lyman-Werner, E =
11.2−13.6 eV, λ = 912−1108Å) dalle stelle di Pop III appena nate, in grado di dissociare
facilmente l’H2.

εMH è generalmente ridotta rispetto a ε∗, ovvero l’efficienza del raffreddamento Lyman-α
che caratterizza aloni più massicci e con Tvir ≥ 104 K.

La Figura 1 (da de Bennassuti et al. 2016) mostra i valori del rapporto εMH/ε∗ per diversi
valori di JLW (= 0 nei pannelli in alto, = 1 nei pannelli centrali, = 100 nei pannelli in basso) al

variare della metallicità Z (pannelli di sinistra) e della temperatura Tvir (pannelli di destra). Le

linee colorate indicano diversi valori del redshift di formazione z.
Quando il fondo LW è considerato trascurabile, i.e.

J21 = JLW /(10−21erg/cm2/s/Hz/sr) = 0,

si nota come più piccoli sono i valori di z, Z e Tvir, minore è εMH . Quando Tvir ≥ 104 K, allora
ε∗ diventa efficace e εMH/ε∗ = 1. Quando J21 ∼ 1, il raffreddamento del gas è parzialmente
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1 FORMAZIONE DELLA POP III: DOVE, COME E QUANDO

soppresso a causa della fotodissociazione dell’H2. Quando z > 8 il gas è abbastanza denso da
autoschermarsi contro il fondo LW esterno e questo fa sì che εMH si riduca solo di un fattore 1

rispetto al caso in cui J21 = 0. Quando invece z ≤ 8 allora il raffreddamento è completamente
soppresso in sistemi con Tvir ≤ 104 K, a meno che tali sistemi non abbiano già raggiungo

metallicità solari (Z ≈ Z�). Allo stesso modo, quando i MH sono sottoposti ad un flusso LW

estremo, J21 ∼ 100, il raffreddamento è permesso solo a z > 8 in sistemi già molto ricchi di
metalli (Z ≥ 10−1.5 Z�).

Durante tutta l’epoca della reionizzazione, le stelle di Pop III molto massicce che vanno

via via nascendo hanno due caratteristiche che vanno ad influire sull’efficienza del loro stesso

ambiente di formazione:

• uno spettro estremamente blu, i cui fotoni altamente energetici non solo vanno a contri-

buire al fondo LW (che a z ∼ 18 risulta essere già J21 ∼ 10, cioè in grado di ridurre
drasticamente la formazione stellare dei MH), ma che, assumendo valori E > 13.6 eV,
sono in grado di (re)ionizzare gli atomi di idrogeno: quando il gas raggiunge T > 104

K (cioè viene completamente ionizzato) il suo collasso non è più possibile negli aloni di

massa ridotta (M < 107 M�). La nascita di nuove stelle di Pop III nei MH si arresta per

valori di z ∼ 6.

• un’elevata tendenza ad esplodere come supernovae (SNe), il cui effetto principale è di

arricchire significativamente il gas di metalli. Come già accennato, i metalli hanno la ten-

denza a favorire protostelle più piccole, dunque le SNe, incrementando i valori di Z, age-

volano il passaggio dalla formazione di Pop III nei MH alla formazione di Pop II/I in aloni

più massicci (M > 107 − 108 M�) e più caldi (T > 104 K). Questa transizione è com-
pleta quando si raggiunge un valore limite Zthr compreso nel range [10

−6 − 10−3.5] Z�
(ove Z� = 0.02), cosa che avviene a z ∼ 20 − 10. Studiando infatti questo passag-
gio di testimone dal punto di vista dei contributi alla radiazione LW (vedasi Figura 2, da

Liu & Bromm 2020), si osserva chiaramente che quello della Pop II è maggiore di quel-

lo della Pop III già a z ∼ 20 e domina tale fondo per z ≤ 8. L’apporto della Pop III si
vede decrescere con il diminuire di z fino a diventare trascurabile (≤ 1%) nell’epoca post-
reionizzazione (z ≤ 6). Lo stesso discorso vale per i contributi alla radiazione ionizzante:
quello della Pop II domina già a z ∼ 20 e quello della Pop III crolla sotto l’1% a z ≤ 10.

1.2 Epoca post reionizzazione

Sembrerebbe che, per quanto visto fin qui, la formazione di Pop III si arresti del tutto con

il raggiungimento di Zthr, tuttavia c’è da dire che il processo di arricchimento metallico risulta

essere altamente disomogeneo, in quanto guidato da:

• complesse interazioni tra le onde d’urto delle SNe e l’ambiente circostante;

• fenomeni di accrescimento del gas primordiale;

• processi turbolenti di miscelazione durante la formazione di strutture.

Il risultato è che, anche se a bassi valori di redshift (z ≤ 10) la metallicità media Z̄ supera il

valore limite Zthr, la frazione di volume riempito degli aloni resta comunque inferiore al 10%:

ciò significa che le regioni vicine ai siti di formazione vengono arricchite velocemente, mentre

le altre restano pressocchè incontaminate. Gas estremamente povero di metalli potrebbe dunque

essere ancora disponibile. Per questo motivo la frazione di volume riempito è da considerarsi

un indicatore migliore rispetto alla Z̄ per studiare gli effetti dell’arricchimento metallico sulla

formazione di Pop III. Similmente ai processi radiativi, anche il contributo della Pop III alla

Z̄ decresce con il diminuire di z, crollando sotto l’1% a z = 4. Tuttavia, il contributo della
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1 FORMAZIONE DELLA POP III: DOVE, COME E QUANDO

Pop III alla frazione di volume riempito di zone di gas già arricchite di fatto non èmai trascurabile

(40%− 70%): il motivo principale è che la formazione di Pop III tende ad avvenire in regioni a
bassa densità (lontano quindi da precedenti attività di formazione e arricchimento) dove le bolle

delle SNe espandendosi posso raggiungere volumi maggiori.

Tenendo in considerazione quanto appena detto, nello studio della formazione di Pop III a

bassi redshift (z ≤ 10) alcuni modelli semi-analitici 3 predicono una fine di tale processo per z ∼
5−15, mentre alcune simulazioni cosmologiche dove la natura disomogenea della miscelazione
dei metalli è meglio implementata 4 mostrano l’assenza di cut-off netti per z ≥ 2.5. Simulazioni
ad alta risoluzione, che almeno marginalmente risolvono i MH, in generale concordano col fatto

che la formazione di Pop III sia continuata anche per z ∼ 4 − 8 con un tasso compreso tra

[10−6 − 10−4]M�yr
−1Mpc−3 e senza cali netti per valori di redshift ancora minori.

A questo punto una domanda fondamentale da porsi è: dove può essere avvenuta/continuata

questa ipotetica formazione tardiva di Pop III? La risposta si trova considerando l’effetto dei

flussi dissociante e ionizzante sulla formazione negli aloni: se da un lato possono arrestarla in

quelli di massa ridotta, dall’altro hanno un impatto più ridotto su quella all’interno dei più mas-

sicci. Sarebbero dunque questi ultimi i nostri candidati hosts, che nelle simulazioni di Liu &

Bromm 2020 sono stati suddivisi in tre gruppi usando come limiti di separazione la massa per il

raffreddamento atomicoMatom
thr ' 1.2× 108 M� e la massa di Jeans per un gas completamente

ionizzato (considerando la somma di materia barionica ed oscura) MJ,ion ' 6.7 × 108 M�
(entrambi valori sono stati calcolati a z = 4). Sono stati ottenuti i seguenti risultati:

• Primo gruppo (M < Matom
thr ): si tratta dei siti classici analizzati nella sezione precedente

(solo con una massa di due ordini di grandezza superiore) in cui domina il raffreddamento

molecolare. Sono particolarmente importanti ad alti z. In Figura 3 (da Liu &Bromm 2020)

è mostrato il confronto fra la frazione di stelle di Pop III attive negli aloni a raffreddamento

molecolare, fmol, e la frazione di aloni con prima formazione, i.e. la formazione di stelle

di Pop III isolate, fnew. In generale, fnew > fmol, soprattutto per z ≤ 13, e ciò indica
che a valori più bassi di redshift la maggior parte di stelle di Pop III isolate si forma

negli aloni a raffreddamento atomico. fmol crolla da 1 a pochi valori percentili quando z
diminuisce da ∼ 20 a ∼ 13 come risultato del crescente effetto della radiazione LW. Sia

fnew che fmol diminuiscono rapidamente a z ≤ 4.5, ovvero quando la reionizzazione è
ormai completata.

• Secondo gruppo (Matom
thr < M < MJ,ion): in questo gruppo, così come nel precedente,

non è prevista la formazione di stelle dopo la reionizzaizione.

• Terzo gruppo (M > MJ,ion): dalle simulazioni è risultato che gli aloni massicci (M >
1010 M�) che ospitano una formazione di Pop III attiva costituiscono il 50% dell’intera

popolazione di aloni hosts a z = 4. Il motivo è l’implementazione di un processo di

miscelazione dei metalli poco efficiente che fa sì che il gas povero di metalli raccolto nei

filamenti più densi (i.e. cold accretion flows) possa ancora formare Pop III nonostante le

regioni dell’alone più dense siano state significativamente arricchite da SNe precedenti.

Questo processo è visibile in Figura 4 (da Liu & Bromm 2020), dove è mostrato uno degli

aloni più massicci (M ' 3×1010 M�) simulati a z = 4. La particolarità di questo alone è
che è ancora in fase di assemblamento, con alcuni gruppi di sub-aloni separati fisicamente

da pochi kpc. Ciò ci permette di osservare come le stelle di Pop III tendano a formarsi sui

punti di connessione tra queste sottostrutture (arricchite di metalli) e i densi filamenti di gas

povero di metalli. Questa tendenza è consistente con lo scenario Pop III wave (Tornatore

et al. 2007).

3Scannapieco et al. 2003; Yoshida et al. 2004; Greif & Bromm 2006; Hartwig et al. 2015; Mebane et al. 2018.
4e.g. Tornatore et al. 2007; Karlsson et al. 2008; Trenti & Stiavelli 2009; Muratov et al. 2013; Pallottini et al. 2014;

Jaacks et al. 2019.
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1 FORMAZIONE DELLA POP III: DOVE, COME E QUANDO

La simulazione, considerata per valori di redshift z da 20 (inizio dell’epoca della reionizza-
zione) a 4 (epoca post reionizzazione), ha mostrato un rapporto approssimativo tra i contributi

dei tre gruppi al processo di formazione dell Pop III del tipo 2 : 1 : 1.
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1 FORMAZIONE DELLA POP III: DOVE, COME E QUANDO

1.3 Quando è terminata la formazione di Pop III?

La precisa definizione di cosa si intende per ”fine della formazione di Pop III” non è banale,

dal momento che dalle simulazioni sulla formazione tardiva non emerge un cut-off netto della

SFR come accade invece con la reionizzazione. Prima di procedere all’illustrazione di due di-

verse definizioni, è necessario introdurre i due parametri chiave a cui ruotano attorno tutte le

nostre considerazioni:

• βmix è un parametro modificabile che indica la forza della miscelazione dei metalli in

termini di come i processi di diffusione turbolenta dipendano dalla dinamica dell’alone.

In parole povere, siamo costretti a considerare più scenari di efficienza possibili a cau-

sa delle poche conoscenze che abbiamo circa il meccanismo di arricchimento del mezzo

interstellare/circumgalattico (ISM/CGM) da parte delle SNe.

• la massa totale, MPopIII , di stelle di Pop III attive per alone host. Questo parametro in

generale è il prodotto tra il valore tipico di Pop III (in unità di M�) generate per singolo

evento di formazione locale (questo valore è ben limitato nel range 500 − 1000 M� dal

modelloΛCDM) e il numero di nubi di gas che sono ambiente di formazione stellare, dense

(nH ≥ 100 cm−3) povere di metalli (Z ≤ 10−6−10−3.5 Z�), coeve su un tempo scala di

pochiMyr, e che si trovano nel ISM/CGM di un alone (numero che varia sensibilmente

in base al parametro βmix).

Una volta che si hanno bene in mente le principali variabili in gioco, è possibile giungere a

diverse conclusioni su quando è effettivamente terminata la formazione di Pop III a seconda

della prospettiva da cui si parte per dare tale definizione.

La prima possibile definizione è guidata da motivazioni di natura fisica: si basa sulla SFR

media di un alone di massaM e redshift z. In particolare, le simulazioni di Liu & Bromm 2020 si

sono focalizzate su un tipico alone a z = 0 e di massaMhalo,∗ ∼ 2× 1012 M� (essenzialmente

un alone simile all’odierna Via Lattea) e hanno definito la densità critica del tasso di formazione

di Pop III (SFRD) come quella necessaria per formare un tipico/minimo ammasso di Pop III con

MPopIII,∗ ∼ 600 M� in un tempo scala dinamico tdyn ∼ 0.1/H0. Questo porta ad un valore

ρ̇∗,crit ∼ 3×10−8 M�yr
−1Mpc−3. Finalmente, il termine della formazione di Pop III è definito

tramite una ρ̇∗,PopIII = ρ̇∗,crit. Nel caso di Liu & Bromm 2020 il risultato dipende fortemente

(come da previsione) dall’efficienza della miscelazione dei metalli: la formazione termina a z ∼
5 nel caso di miscelazione completa su scala dell’alone (ottenuta con βmix ≥ 0.18). Il termine
arriva invece a z ≥ 1.5 per un valore di βmix ≥ 0.15, mentre nel caso di miscelazione dei
metalli totalmente inefficiente questa fine non arriva nemmeno per z = 0, valore a cui la SFR
non sarebbe nemmeno trascurabile (∼ 10−7 M�yr

−1Mpc−3).

La seconda possibile definizione è guidata da motivazioni di natura osservativa: si basa sul-

la massa totale MPopIII , grandezza fondamentale per l’osservabilità diretta della Pop III. Per

esempio: seMPopIII ∼ 103 M�, l’osservazione diretta di Pop III, considerata la sensibilità dei

telescopi spaziali odierni (HST, JWST eWFIRST), è possibile solo a bassissimi valori di redshift

(z ≤ 0.5).Anche nel caso però in cui si riuscisse ad estendere la formazione di Pop III fino a quei
valori di z, finchéMPopIII ≤ 103 M� qualunque galassia che abbia avuto negli ultimi 10 Myr

una Pop II/I SFR Ṁ∗ ≥ 10−2 M�yr
−1, o che abbia una massa totale di stelleM∗ ≥ 107 M�,

sarebbe dominata dalla luce emessa dalle Pop II/I. In altre parole, il rapportoMPopIII/M∗ deve

essere al di sopra di ∼ 10−4 − 0.01 per far sì che il flusso della Pop III sia maggiore di quello
delle Pop II/I. Ciò avviene nei cosiddetti sistemi Pop III-bright. In Figura 5 (da Liu & Bromm

2020) è mostrata la probabilità di individuare tali sistemi in galassie nane (M∗ ≤ 108.5 M�)

considerando la frazione di occupazione focc,PopIII dei Pop III hosts all’interno di galassie atti-

ve. Il risultato finale è che dopo la reionizzazione (z ≤ 6) le Pop II/I dominano nella stragrande
maggioranza (≥ 99.9%) degli aloni massicci (Mhalo ≥ MJ,ion ∼ 109 M�), mentre prima della

reionizzazione (z ≥ 10) ∼ 2.5 − 6% di tutte le galassie nane all’interno degli aloni a raffred-

damento atomico sono Pop III-bright. Questa piccola percentuale, per le ragioni viste qui sopra
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1 FORMAZIONE DELLA POP III: DOVE, COME E QUANDO

(valori diMPopIII troppo bassi), resta tuttavia irraggiungibile per il JWST a z ≥ 6.5. Solo nella
simulazione più ottimistica, in cui in questi sistemi βmix ∼ 0 e MPopIII ∼ 105−6 M�, essi

sarebbero individuabili da JWST (HST) a z ∼ 12.5 (5).
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1 FORMAZIONE DELLA POP III: DOVE, COME E QUANDO

4 de Bennassuti et al.

Figure 1. The ratio between the star-formation efficiency in mini-haloes,
εMH, and the constant efficiency of Lyman-α cooling haloes ε∗ (see
text). The colored lines represent different mini-haloes formation redshifts
(z = 20, 15, 12, 10, 8, 6, 4, from top to bottom, as explained in the leg-
enda). Upper, middle and lower panels show the results assuming J21 =

JLW/(10−21erg/cm2/s/Hz/sr) = 0, 1 and 100, respectively. Left panels: de-
pendence on the gas metallicity for a fixed Tvir = 8×103 K; at Z < 10−2.5Z�
the ratio εMH/ε∗ is constant. Right panels: dependence on the virial temper-
ature, for a fixed Z = 10−2Z�. The dashed lines show the z-independent
relation used in Salvadori & Ferrara (2009, 2012).

minimum halo mass to form stars assumed in Salvadori & Ferrara
(2009, 2012). Similarly, when mini-haloes are exposed to a stronger
LW flux, J21 ∼ 100 (lower panels), gas cooling is allowed only at
z > 8 in highly enriched mini-haloes, which have Z & 10−1.5Z�. In
what follows, we will use the results in Fig. 1 to self-consistently
compute the star-formation efficiency of mini-haloes in our merger
trees.

2.2 Stochastic Pop III IMF

The mass of newly formed stars in a given dark matter halo depends
on the gas mass and star formation efficiency. In low-mass systems
the available mass of gas can be strongly reduced with respect to the
initial mean cosmic value, Ωb/ΩM, because of SN-driven outflows
and radiative feedback processes (e.g. Salvadori & Ferrara 2009).

Furthermore, due to the reduced cooling efficiency mini-haloes (see
Fig. 1), the total stellar mass formed in each burst is small, Mtot

PopIII <

104 M�. In these conditions, the resulting stellar mass spectrum will
be affected by the incomplete sampling of the underlying stellar
IMF. This effect can be particularly relevant for Pop III stars, which
have masses in the range [10 − 300]M� (e.g. Hirano et al. 2014).
Hence, we adopt a random-selection procedure, the result of which
is illustrated in Fig. 2.

The stars produced during each burst of star-formation are ran-
domly selected within the IMF mass range, and they are assumed
to form with a probability that is given by the IMF normalized to
the total mass of stars formed in each burst. In Fig. 2 we show the
comparison between the randomly-selected and the intrinsic IMF
for total stellar masses of Mtot

PopIII = (102, 103, 104, 106) M�. When
Mtot

PopIII & 105 M� the overall mass range can be fully sampled and
the intrinsic IMF is well reproduced. On the other hand, the lower
is the stellar mass formed, the worse is the match between the sam-
pled and the intrinsic IMF. In particular, when Mtot

PopIII 6 103 M�, it
becomes hard to form Pop III stars with mPopIII = [140 − 260]M�

(PISN progenitor mass range). We find that while almost 100% of
the haloes forming 104M� Pop III stars host ≈ 9 PISNe each, only
60% of the haloes producing 103M� of Pop III stars host at most 1
PISN. Thus, we find that the number of PISN is naturally limited
by the incomplete sampling of the stellar IMF.

2.3 Radiative feedback

To self-consistently account for the effect of radiative feedback
processes acting on mini-haloes, we compute the amount of radi-
ation in the Lyman Werner (LW, 11.2-13.6 eV) and ionizing (>
13.6 eV) bands produced by star-forming haloes along the merger
trees. We take time- and metallicity-dependent UV luminosities
from Bruzual & Charlot (2003) for Pop II stars and from Schaerer
(2002) for Pop III stars3.

Input values used for Pop II stars of different stellar metallic-
ities are shown in Fig. 3 as a function of stellar ages. As expected,
the UV luminosity is largely dominated by young stars and depends
on stellar metallicity, as more metal poor stars have harder emission
spectra. In the first 10 Myr, the ionizing photon rate drops from
> 2 × 1046 phot/s/M� to < 2 × 1045 phot/s/M�, while the rate of
LW photons remains approximately constant at ∼ 1046 phot/s/M�.
Therefore, although initially lower, after 10 Myr the rate of LW
photons emitted becomes higher than that of ionizing photons.

In the following, we describe how we compute the LW
and ionizing background and how we account for reionization
of the MW environment. Given the lack of spatial information,
we assume that the time-dependent LW and ionizing radiation
produced by stars build-up a homogeneous background, which -
at each given redshift - affects all the (mini-)haloes in the same way.

2.3.1 LW background

The cumulative flux observed at a given frequency νobs and redshift
zobs can be computed by accounting for all stellar populations that

3 We use the photon luminosities from Table 4 of Schaerer (2002) for
metal-free stars.

c© RAS, MNRAS 000, 1–15

Figura 1: Rapporto tra l’efficienza della formazione stellare nei MH εMH e l’efficienza co-

stante negli aloni con raffreddamento Lyman-α ε∗. Le linee colorate rappresentano il redshift
di formazione z dei MH (z = 20; 15; 12; 10; 8; 6; 4, dall’alto verso il basso, come spie-

gato nella legenda). I pannelli in alto, al centro e in basso mostrano i risultati assumendo

J21 = JLW /(10−21erg/cm2/s/Hz/sr) = 0, = 1 e = 100 rispettivamente. Pannelli di si-

nistra: dipendenza dalla metallicità del gas ad una fissata temperatura Tvir ≥ 8 × 103 K; a

Z < 10−2.5 Z� il rapporto εMH/ε∗ è costante. Pannelli di destra: dipendenza dalla temperatura
viriale ad una fissata Z = 10−2 Z�. La linea tratteggiata mostra la relazione z-indipendente
usata in Salvadori & Ferrara (2009, 2012).
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Figure 1. Evolution of cosmic radiation backgrounds powered by all (solid), Pop III (dashed) and Pop II (dashed-dotted) stars. Left

panel (a): LW background intensity (physical). For comparison, the ‘critical’ intensity for significant suppression of Pop III star formation
is shown with the shaded region and the dotted horizontal line. The former is defined with the increase of the threshold halo mass for

Pop III star formation by a factor in the range of 10 to Matom
th /Mmol

th , inferred from the fit formula in Machacek et al. (2001); Fialkov

(2014). Here, Mmol
th and Matom

th are the molecular and atomic cooling threshold masses without LW feedback, respectively. The latter is
defined with the H2 formation and destruction balance at a typical state of collapsing primordial gas (see main text). Right panel (b):

production rate (co-moving) density of ionizing photons. The production rate required to fully ionize the IGM is shown with the shaded

region (see equ. 20 of Johnson et al. 2013), given a typical range of escape fraction fesc ∼ 0.1− 0.7 (So et al. 2014; Paardekooper et al.
2015), and clumping factor evolution from Chen et al. 2020 (for ∆ < 200, see their equ. 13 and table. 2).

what is inferred from Planck data, where zre = 8.8+1.7
−1.4

(Planck Collaboration et al. 2016), but the difference is still
within 1σ. This implies that we may underestimate the ef-
fect of reionization feedback, as is also evident in the mass-
weighted ionized fraction, which is only 0.6 at z = 4. Note
that the mass fraction of collapsed objects (i.e. haloes, with
overdensities ∆ & 200) is ∼ 0.1 < 1− fion at z ∼ 4, indicat-
ing that self-shielding in the IGM is significant. Indeed, we
will show in Sec. 4.1 that in our simulation the effect of reion-
ization on star formation becomes important only at z . 4.5.
This is unphysically late, likely caused by this overestimation
of self-shielding against external UV radiation. Actually, the
characteristic scale of 1 kpc assumed for IGM self-shielding
leads to an optical depth τion > 10 for ∆ & 5 (i.e. structures
that have passed turnover in the spherical collapse model)
at z & 3. Therefore, we conclude that the effect of reioniza-
tion is not fully captured in our simulation, and should be
modelled separately (see Sec. 4.2). Meanwhile, to correct for
the overestimated self-shielding, we reset ∆z = 0.94 for fur-
ther applications of f̂ion, based on the combined constraints
(zre = 7.44 ± 0.76, ∆z < 0.94) from the cosmic microwave
background (CMB) and fast radio bursts (FRBs; Dai & Xia
2020).

3.2 Metal enrichment

Fig. 3 shows the global metal enrichment process in terms
of the (mass-weighted) mean gas metallicity 〈Z〉 (left) and
volume-filling fractions of gas F at different metallicity lev-
els (right), derived from the zoom-in run FDzoom_Hseed

in LB20. The mean metallicity exceeds the critical metal-
licity for transitioning to Pop II star formation, Zcrit ∼
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Figure 2. Evolution of mass- (solid) and volume- (dashed)

weighted ionized fractions of hydrogen. The volume-weighted ion-
ized fraction is fitted with a tanh function (Equ. 5), which has

two free parameters: the location zre and width ∆z of reioniza-

tion. The best-fit parameters are zre ' 7.6 and ∆z ' 1.6 in our
case (dashed-dotted). To correct for overestimated self-shielding,

∆z = 0.94 is adopted in further applications of the best-fit ion-

ized fraction f̂ion (dotted), based on observational CMB and FRB
constraints (Dai & Xia 2020), shown with the shaded region.

10−6 − 10−3.5 Z� at z ∼ 20 − 10. We further estimate
the mean metallicity in collapsed metal-enriched structures,
i.e. haloes with Mhalo > Mmol

th (dotted curve), assuming
that all metals are confined, i.e. 〈Z〉col = 〈Z〉/fcol, where
fcol =

∫∞
Mmol

th
nh(M)dM/ρm is the mass fraction of such

structures, given the halo mass function nh (calculated by

MNRAS 000, 1–17 (2020)

Figura 2: evoluzione della radiazione cosmica di fondo legata ai contributi di: tutti i tipi di stelle

(linea nera), Pop III (linea viola tratteggiata) e Pop II (linea blu tratto-punto). Pannello di sinistra

(a): intensità del fondo LW(in unità fisiche). Per confronto, l’intensità ”critica” che comporta una

significativa riduzione della formazione di Pop III èmostrata tramite la regione in grigio e la linea

a puntini orizzontale. Pannello di destra (b): densità del tasso di produzione di fotoni ionizzanti.

Il tasso di produzione richiesto per ionizzare completamente l’IGM è mostrato dall’area grigia.
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Figure 7. Edge-on (xy, top) and Face-on (xz, bottom) projected distributions of dark matter (left), metal-poor gas (Z < 10−4 Z�,

middle) and metal-enriched gas (Z > 10−4 Z�, right) in one halo of Mhalo ' 3× 1010 M� with recent Pop III star formation at z = 4.

Pop III star particles with ages τ < 3 and ∼ 3− 10 Myr are labelled with orange triangles and red filled circles. The physical scale of the
cubic region shown is ∼ 14 kpc. It is evident that Pop III stars tend to form at the edges of sub-structures, reminiscent of the ‘Pop III

wave’ theory (Tornatore et al. 2007).

of Pop III stars with Mhalo < Matom
th , the minihaloes, where

molecular (hydrogen) cooling dominates, and which are par-
ticularly important at high-z. This group itself is interesting,
as it reflects how feedback regulates Pop III star formation.
In Fig. 8, we plot the fraction of active Pop III stars in
molecular cooling haloes, fmol, in comparison with the frac-
tion of newly star-forming haloes5, fnew, for z ∼ 4− 20 (i.e.
isolated Pop III star formation). In general, fnew > fmol, es-
pecially for z . 13, which indicates that at lower redshifts,
the majority of isolated Pop III star formation occurs in
atomic cooling haloes. fmol drops from close to 1 to a few
percent when z decreases from ∼ 20 to ∼ 13, resulting from
the suppression/delay of star formation in molecular cool-
ing haloes by LW radiation. Actually, fmol anti-correlates
with the background LW intensity JLW,bg, shown in the
left panel of Fig. 1. For instance, fmol remains a few per-
cent at z ∼ 13− 7 when JLW,bg is above the ‘critical’ value
(JLW,bg,21 & 1). Similar trends are also seen in the recent
simulation of Skinner & Wise 2020 (see their fig. 5). Both
fnew and fmol decrease rapidly at z . 4.5, where reionization
starts to take effect. This is later than expected, for the rea-
son explained in Sec. 3.1. In the next subsection, for the pur-
pose of post-processing, we use a smoothed version of fmol,
assuming that fmol = 0.2 at z < 6, which again reflects the
case under a moderate LW background (JLW,bg,21 ∼ 0.1−1),
but without reionization feedback.

The other two groups refer to haloes with Mhalo ∈
[Matom

th ,MJ,ion] and Mhalo > MJ,ion. The former, together
with molecular cooling haloes, is not expected to form
stars after reionization. Therefore, their contributions to the
Pop III SFRD are removed for the Pop III SFRD models in

5 A halo with active Pop III stars is called a newly star-forming
halo, if it has not experienced any star formation activities prior

to the recent Pop III star formation.
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Figure 8. Fractions of active Pop III stars in molecular cooling

haloes (fmol) and new star-forming haloes (fnew), for τ < 3 (solid

and dashed-dotted) and 10 (dashed and dotted) Myr. We also
show a smoothed version of fmol with the thick gray curve, in

which fmol = 0.2 at z < 6 is assumed to denote the case under

a moderate LW background but without reionization. The effect
of reionization will be modelled separately in Sec. 4.2 given the

smoothed fmol as a starting point.

the next subsection. To evaluate the relative importance of
the three groups, we plot the halo mass distribution of the
representative sample in Fig. 9, where haloes are weighted
by enclosed mass of active Pop III stars, MPopIII, such that
the distribution is proportional to dMPopIII/d logMhalo. It
turns out that the ratio of the contributions from the three
groups to Pop III star formation is approximately 2 : 1 : 1.
Besides, the distribution at Mhalo & MJ,ion can be approx-
imated with a power-law of index αm ∼ 0.5 (solid), while

MNRAS 000, 1–17 (2020)

Figura 3: Frazione di stelle di Pop III attive all’interno di molecular cooling haloes (fnew) e new
star-forming haloes (fmol), per τ < 3 (linea continua e linea tratto-punto) e 10 (linea tratteggiata
e linea a puntini) Myr. La linea grigia mostra invece il caso in cui fmol = 0.2 a z < 6, ovvero il
caso in cui si assumono un fondo LW moderato e l’assenza di reionizzazione.
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Figure 7. Edge-on (xy, top) and Face-on (xz, bottom) projected distributions of dark matter (left), metal-poor gas (Z < 10−4 Z�,

middle) and metal-enriched gas (Z > 10−4 Z�, right) in one halo of Mhalo ' 3× 1010 M� with recent Pop III star formation at z = 4.

Pop III star particles with ages τ < 3 and ∼ 3− 10 Myr are labelled with orange triangles and red filled circles. The physical scale of the
cubic region shown is ∼ 14 kpc. It is evident that Pop III stars tend to form at the edges of sub-structures, reminiscent of the ‘Pop III

wave’ theory (Tornatore et al. 2007).

of Pop III stars with Mhalo < Matom
th , the minihaloes, where

molecular (hydrogen) cooling dominates, and which are par-
ticularly important at high-z. This group itself is interesting,
as it reflects how feedback regulates Pop III star formation.
In Fig. 8, we plot the fraction of active Pop III stars in
molecular cooling haloes, fmol, in comparison with the frac-
tion of newly star-forming haloes5, fnew, for z ∼ 4− 20 (i.e.
isolated Pop III star formation). In general, fnew > fmol, es-
pecially for z . 13, which indicates that at lower redshifts,
the majority of isolated Pop III star formation occurs in
atomic cooling haloes. fmol drops from close to 1 to a few
percent when z decreases from ∼ 20 to ∼ 13, resulting from
the suppression/delay of star formation in molecular cool-
ing haloes by LW radiation. Actually, fmol anti-correlates
with the background LW intensity JLW,bg, shown in the
left panel of Fig. 1. For instance, fmol remains a few per-
cent at z ∼ 13− 7 when JLW,bg is above the ‘critical’ value
(JLW,bg,21 & 1). Similar trends are also seen in the recent
simulation of Skinner & Wise 2020 (see their fig. 5). Both
fnew and fmol decrease rapidly at z . 4.5, where reionization
starts to take effect. This is later than expected, for the rea-
son explained in Sec. 3.1. In the next subsection, for the pur-
pose of post-processing, we use a smoothed version of fmol,
assuming that fmol = 0.2 at z < 6, which again reflects the
case under a moderate LW background (JLW,bg,21 ∼ 0.1−1),
but without reionization feedback.

The other two groups refer to haloes with Mhalo ∈
[Matom

th ,MJ,ion] and Mhalo > MJ,ion. The former, together
with molecular cooling haloes, is not expected to form
stars after reionization. Therefore, their contributions to the
Pop III SFRD are removed for the Pop III SFRD models in

5 A halo with active Pop III stars is called a newly star-forming
halo, if it has not experienced any star formation activities prior

to the recent Pop III star formation.

4 6 8 10 12 14 16 18 20
z

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

f m
ol

 (f
ne

w
)

fmol( < 3 Myr)
fmol( < 10 Myr)
fnew( < 3 Myr)
fnew( < 10 Myr)
fmol (smoothed)

Figure 8. Fractions of active Pop III stars in molecular cooling

haloes (fmol) and new star-forming haloes (fnew), for τ < 3 (solid

and dashed-dotted) and 10 (dashed and dotted) Myr. We also
show a smoothed version of fmol with the thick gray curve, in

which fmol = 0.2 at z < 6 is assumed to denote the case under

a moderate LW background but without reionization. The effect
of reionization will be modelled separately in Sec. 4.2 given the

smoothed fmol as a starting point.

the next subsection. To evaluate the relative importance of
the three groups, we plot the halo mass distribution of the
representative sample in Fig. 9, where haloes are weighted
by enclosed mass of active Pop III stars, MPopIII, such that
the distribution is proportional to dMPopIII/d logMhalo. It
turns out that the ratio of the contributions from the three
groups to Pop III star formation is approximately 2 : 1 : 1.
Besides, the distribution at Mhalo & MJ,ion can be approx-
imated with a power-law of index αm ∼ 0.5 (solid), while

MNRAS 000, 1–17 (2020)

Figura 4: Proiezioni sui piani xy (pannelli superiori) e xz (pannelli inferiori) della distribuzione
di materia oscura (pannelli di sinistra), gas povero di metalli (pannelli centrali) e gas ricco di

metalli (pannelli di destra) in un alone di massaMhalo ' 3× 1010 M� con recente formazione

di Pop III a z = 4. Regioni di formazione con τ < 3 e ∼ 3 − 10 Myr sono individuate rispet-

tivamente dai triangoli arancioni e dai circoli rossi. La dimensione fisica della regione cubica

mostrata è ∼ 14 kpc. E’ evidente come le stelle di Pop III tendano a formarsi sui bordi delle
sotto-strutture.
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Figure 15. Probability of detecting Pop III-bright systems. Left panel (a): Fractions of star-forming galaxies hosting active Pop III

stars. The results for all atomic cooling haloes are shown with the solid and dashed curves, while those for haloes above the Jeans mass

of ionized gas with triangles and filled circles, for Pop III ages τ < 3 and 10 Myr, respectively. Right Panel (b): Cumulative distribution
functions of the active Pop III to total stellar mass ratio, for atomic cooling haloes (solid and dashed) and haloes above the ionization

Jeans mass (dashed-dotted and dotted) from the representative sample. The minimum ratio MPopIII/M? ∼ 10−4− 0.01 for Pop III stars

to dominate the flux (i.e. FPopIII & FPopII/I) is shown with the shaded region.

continuous Pop III star formation at a rate ∼ 10−7 −
10−4 M� yr−1 Mpc−3 down to z ∼ 0. Actually, this prospect
will be rendered even more difficult, if we further consider
the fact that most Pop III stars formed at late times (z . 6)
would reside in massive systems, where (young massive)
Pop II/I stars are also present. As long as MPopIII . 103 M�,
any galaxy with a Pop II/I SFR Ṁ? & 10−2 M� yr−1 in the
past 10 Myr or a total stellar mass M? & 107 M� will be
dominated by the light from Pop II/I stars, even if it has ex-
perienced recent Pop III star formation. In other words, the
active Pop III to total stellar mass ratio MPopIII/M? must
be above ∼ 10−4−0.01 for the Pop III to Pop II/I flux ratio
to exceed one (FPopIII & FPopII/I). We regard such systems
as Pop III-bright12.

In Fig. 15, we explore the probability of identifying
Pop III-bright systems in dwarf galaxies (M? . 108.5 M�)
by considering the occupation fraction of Pop III hosts in
star forming galaxies (left), and the cumulative distribu-
tion function of the active Pop III to total stellar mass
ratio (right), for the representative sample. Before reion-
ization (z & 10), ∼ 5 (10)% of all atomic cooling haloes
have recent Pop III activities within 3 (10) Myr. How-
ever, after reionization (z ∼ 4 − 6), only ∼ 1 (2)% per-
cent of star-forming haloes with Mhalo > MJ,ion host ac-
tive Pop III stars for τ < 3 (10) Myr, and the occupation
fraction will decrease with decreasing redshift, similar to
the trend in Pop III SFRD. Moreover, given the Pop III-
bright criterion MPopIII/M? & 10−4 − 0.01, 35 − 60% of
the atomic cooling haloes with recent Pop III star forma-

12 We also use Yggdrasil to derive the magnitudes of Pop II/I
stars, with a Kroupa IMF in the range of 0.1− 100 M�, a metal-

licity Z = 0.02 Z� and a constant SFR over 10 Myr, based on the

Starburst99 Padova-AGB tracks (Leitherer et al. 1999; Vázquez &
Leitherer 2005). Again, optimal parameters for nebular emission

and Lyα transmission are adopted (i.e. fcov = 1, fLyα = 0.5).

tion are Pop III-bright, while only . 10% of Pop III host
haloes with Mhalo > MJ,ion are Pop III-bright13. As a re-
sult, Pop II/I stars will dominate in most (& 99.9%) mas-
sive haloes (Mhalo & MJ,ion ∼ 109 M�) after reionization
(z . 6), according to the star formation main sequence and
assembly histories of such haloes (Pawlik et al. 2013; Sparre
et al. 2015; Yajima et al. 2017), whereas before reionization
(z & 10), ∼ 2.5− 6% of all dwarf galaxies in atomic cooling
haloes will be Pop III-bright.

However, given MPopIII < 104 M�, such galaxies must
form less than 106 M� Pop II/I stars within 10 Myr, such
that they cannot be reached by JWST at z & 6.5. Neverthe-
less, as mentioned in Sec. 4.2, the total mass of active Pop III
stars per halo/galaxy itself is still uncertain, which depends
on resolution and the sub-grid models for star formation and
stellar feedback, particularly chemical feedback from SNe. In
the optimal case where MPopIII ∼ 105 M� , Pop III-bright
galaxies would be detectable by JWST (HST/WFIRST) up
to z ∼ 12 (4). We thus arrive at the conclusion that right
before reionization (z ∼ 10) is the optimal epoch to search
for Pop III-bright systems, consistent with Sarmento et al.
(2018), which predict a Pop III-bright fraction of∼ 2.5−16%
at z ∼ 9 − 10. In this way, our optimistic Pop III SFRD
model predicts that JWST (HST/WFIRST) is able to find
∼ 10 (0.1) such Pop III-bright systems per arcmin2. Again,
in more realistic models with enhanced metal mixing, those
detection rates would be significantly suppressed.

13 Note that our simulation is limited in volume such that only
dwarf galaxies (M? . 108.5 M�) at z ∼ 4 − 6 are considered in

this analysis. The fraction of Pop III-bright systems is expected
to be lower at lower redshifts, where more massive galaxies will be

the (potential) hosts of Pop III stars. Such massive galaxies are

more likely have dominant Pop II/I components, where feedback
from the central massive black holes can also regulate Pop III star

formation.

MNRAS 000, 1–17 (2020)

Figura 5: Frazione di galassie che ospitano stelle di Pop III attive. I risultati per tutti gli aloni a

raffreddamento atomico sono mostrati con le linee continua e tratteggiata, mentre quelli riguar-

danti aloni la cui massa supera quella di Jeans per gas ionizzati sono individuati dai triangoli e

dai circoli. I colori rosso e arancione si riferiscono rispettivamente a τ < 3 e < 10.
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2 Archeologia stellare nell’universo locale

Nel precedente capitolo abbiamo visto in dettaglio i motivi per cui le stelle di Pop III sa-

rebbero state particolarmente massicce, tuttavia non abbiamo fatto alcun accenno a quale sia il

loro possibile range di massa. Lo stato dell’arte delle simulazioni numeriche sulle prime luci

dell’universo fornisce risultati piuttosto disparati, con intervalli plausibili che vanno da valori

sub-solari 5 fino a mPopIII ∼ 1000 M�
6. Porre dei limiti più ristretti a questo intervallo di

masse non è possibile tramite l’osservazione diretta della Pop III (i motivi visti in sez. 1.3 saran-

no mostrati in dettaglio nel cap. 4), ma lo è tramite simulazioni (e in alcuni casi anche tramite

osservazioni) della loro progenie. Nelle prossime sezioni andremo a vedere nello specifico alcu-

ni studi che hanno combinato, con l’obiettivo di ottenere informazioni sulla Funzione di Massa

Iniziale (IMF) della Pop III, simulazioni ed osservazioni (all’interno della nostra galassia) delle

stelle povere di metalli (MP), ovvero stelle con un rapporto [Fe/H]< −1.
[Fe/H] è l’indice di metallicità e si ottiene dal confronto su scala logaritmica delle abbon-

danze di Fe della stella presa in considerazione e del Sole:

[Fe/H] = log10

(
NFe

NH

)
star

− log10

(
NFe

NH

)
sun

oveNFe eNH sono rispettivamente il numero di atomi di ferro e idrogeno per unità di volume. In

base a questo indice le stelle povere di metalli sono divise in 7 categorie (mostrate in Tabella 1).

Abbondanza di Fe Tipo di stella Acronimo

[Fe/H] = 0 Metallicità solare ZS

[Fe/H] < −1 Povera di metalli MP

[Fe/H] < −2 Molto povera di metalli VMP

[Fe/H] < −3 Estremamente povera di metalli EMP

[Fe/H] < −4 Ultra povera di metalli UMP

[Fe/H] < −5 Iper povera di metalli HMP

[Fe/H] < −6 Mega povera di metalli MMP

Tabella 1: Sono elencate le 7 categorie (colonna al centro) e il relativo acronimo (colonna di

destra) in cui sono suddivise le stelle in base al loro indice di metallicità [Fe/H] (colonna di

sinistra)

Oltre ad introdurre questo parametro chiave è necessario anche fare alcune altre distinzio-

ni fondamentali per lo studio delle stelle di seconda generazione: in Tabella 2 sono illustrate,

per diversi range di massa, una breve descrizione delle stelle che appartengono al relativo ran-

ge, il processo a cui vanno incontro al termine della loro vita, l’importanza del loro contributo

all’ISM in termini di metalli liberati, gli eventuali resti dopo la morte e i tipi di stelle di cui sono

progenitrici.

2.1 Via Lattea: studio dell’alone galattico

Il maggior risultato ottenuto dalle indagini che hanno scandagliato il nostro alone galattico

in cerca di stelle VMP è stata la determinazione della Funzione di Distribuzione della Metal-

licità (MDF), ovvero il numero di stelle in funzione della loro abbondanza di Fe. I primissimi

studi della MDF 7 hanno mostrato che il picco è in corrispondenza di [Fe/H]= −1.6 e le ali

si allontanano notevolmente dai valori di abbondanza solare fino a raggiungere [Fe/H]≈ −4 8.

5e.g. Stacy et al. 2016
6e.g. Susa et al. 2014; Hirano et al. 2014, 2015; Hosokawa et al. 2016
7e.g. Ryan & Norris 1991
8e.g. Beers et al. 1985, Molaro & Castelli 1990, Molaro & Bonifacio 1990, Primas et al. 1994
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mPopIII [M�] Descrizione Fine vita Quantità di metalli rila-

sciati

[1− 10] Stelle AGB (grande per-

dita di massa)

Faint SNe Significativa

[10− 40] Stelle massicce Faint SNe Significativa

[40− 140] Stelle massicce Implosione Nessuna/trascurabile

[140− 260] Stelle molto massicce Pair Instability SNe (PI-

SNe)

Significativa

> 260 Stelle estremamentemas-

sicce

Implosione Nessuna/trascurabile

mPopIII [M�] Resti Progenie

[1− 10] Incerti Stelle CEMP-r/s

[10− 40] Nessuno Stelle CEMP-no

[40− 140] Buchi neri Nessuna

[140− 260] Nessuno Stelle CEMP-no

> 260 Buchi neri Nessuna

Tabella 2: Per diversi range di massa (prima colonna), vengono illustrati nell’ordine: una breve

descrizione delle stelle che appartengono al relativo range, il processo a cui vanno incontro al

termine della loro vita, l’importanza del loro contributo all’ISM in termini di metalli liberati, gli

eventuali resti dopo la morte e i tipi di stelle di cui sono progenitrici.

Questi studi hanno portato all’identificazione della prima stella CEMP, ovvero con eccesso di

carbonio (Carbon-enhanced metal-poor star). Questa particolare tipologia di stelle è caratteriz-

zata da [Fe/H]< −1 e [C/Fe] > +0.7 9, il che significa che comparate al Sole queste stelle

hanno abbondanza di carbonio almeno 7 volte superiore a quella di ferro. Le stelle CEMP sono

ulteriormente divise in 4 categorie in base alla presenza o meno di elementi legati ai due processi

(lento e rapido) della nucleosintesi tramite cattura di neutroni tipica della fase AGB:

• le stelle CEMP-r hanno [Eu/Fe] > +1;

• le stelle CEMP-s hanno [Ba/Fe]> +1 and [Ba/Eu]> +0.5, si stima che circa l’80% delle

CEMP stars appartenga a questa categoria;

• le stelle CEMP-r/s hanno 0 <[Ba/Eu]< +0.5, ovvero sotto il livelli di abbondanza delle
CEMP-s;

• le stelle CEMP-no hanno [Ba/Fe] < 0, si stima che il 20% delle stelle CEMP appartenga

a questa categoria e che tra di esse vi siano le stelle più antiche della Via Lattea.

In generale, buona parte delle stelle EMP sono stelle CEMP ([Fe/H] < −3.0 =⇒ 30%
CEMP) e per valori [Fe/H] < −5.0 il 100% delle stelle HMP sono stelle CEMP. Recenti os-

servazioni 10 hanno mostrato come queste stelle siano di vitale importanza nella comprensione

dei processi primordiali di arricchimento di metalli. In particolare si è visto come la forma della

coda povera di ferro (low-Fe tail) della MDF galattica possa far luce sulle proprietà della prima

generazione di stelle e sui processi fisici che hanno guidato la transizione da stelle di Pop III mas-

sicce a Pop II normali. In Figura 6 (da de Bennassutti et al. 2016) è mostrata la determinazione

osservativa più recente 11 della coda della MDF dell’alone galattico.

9il valore discriminante iniziale [C/Fe] > +1 (Beers & Christlieb 2005) è stato aggiornato a quello attuale da Aoki

et al. 2007
10e.g. Christlieb 2008
11e.g. Beers & Christlieb 2005, Schorck et al. 2009, Yong et al. 2013
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Figure 5. The Galactic halo MDFs obtained using different data-sets and
normalized to the same number of stars at [Fe/H]6 −3. Histograms show
the result from: black - the medium resolution HK and HES surveys (Beers
& Christlieb 2005); magenta - the HES survey corrected for observational
biases and incompleteness (Schörck et al. 2009); cyan shaded - the homoge-
neous sample of high-resolution (HR) spectroscopic data from Yong et al.
(2013), corrected to account for incompleteness and observational errors.
The blue points show the uncorrected sample by Yong et al. (2013) to which
we added HR data for stars with [Fe/H]< −4, taken from recent literature
(see text for details and references). Errorbars represent poissonian errors.

2010; Tumlinson 2010; de Bennassuti et al. 2014; Hartwig et al.
2015; Komiya et al. 2016).

In Fig. 5, we show the most recent determinations of the
low-Fe tail of the Galactic halo MDF as derived by various groups,
which exploited different data-sets. By normalizing the MDFs to
the same cumulative number of stars at [Fe/H]6 −3 we compare
the results from: (i) the joint HK and HES medium-resolution
surveys, which provide ≈ 2765 stars at [Fe/H]< −2 (Beers &
Christlieb 2005); (ii) the HES survey, which collected ≈ 1500
stars at [Fe/H]< −2 (e.g. Christlieb et al. 2008); the derived
MDF has been corrected by Schörck et al. (2009) to account for
observational biases and incompleteness; (iii) the high-resolution
sample by Yong et al. (2013), who collected an homogeneous
ensemble of ≈ 95 stars at [Fe/H]6 −2.97 by combining data
from the literature along with program stars. Following Schörck
et al. (2009), Yong and collaborators corrected the high-resolution
MDF by using the HES completeness function. Furthermore,
they accounted for the gaussian error associated to each [Fe/H]
measurements, and derived a realistically smoothed MDF (see
their Sec. 3.2 and Fig. 5). The effects of these corrections can be
appreciated by comparing the final high-resolution (HR) MDF
in Fig. 5 (shaded area), and the points with error bars within
−4 6 [Fe/H]6 −3, which represent the raw data.

By inspecting Fig. 5 we can see that the MDFs obtained with
the high-resolution sample by Yong et al. (2013) and the joint HK
and HES samples by Beers & Christlieb (2005) are in excellent
agreement. Both MDFs continuosly decrease between [Fe/H]≈ −3
and [Fe/H]≈ −4 spanning roughly one order of magnitude in N∗.

Figure 6. Fraction of CEMP-no stars vs [Fe/H] obtained using different
data and [C/Fe] cuts for CEMP-no stars (see the labels). We show results
from: high-resolution sample by Yong et al. (2013) that we completed by
adding more recent literature data (points with poissonian errorbars); the
larger high/medium-resolution sample by Placco et al. (2013) (connected
colored points) that the authors corrected to account for carbon depletion
due to internal mixing processes (upper points). The shaded area quantifies
such a correction.

On the other hand, the HES sample underestimates the total num-
ber of stars at [Fe/H]6 −3.7. As discussed by Yong et al. (2013),
this is likely due to the selection criteria exploited by the HES
sample, which reject stars with strong G-bands. As high-resolution
observations provide more precise [Fe/H] measurements, we use
the small HR sample by Yong and collaborators as our “reference
MDF” for −4 < [Fe/H]< −3. At lower [Fe/H], we complete
the sample by adding all the stars that have been discovered
during the years and followed-up at high-resolution (see points in
Fig. 5). Thus, the reference MDF we compare our models with
rapidly declines with decreasing [Fe/H], exhibits a sharp cut-off at
[Fe/H]= −4.2 ± 0.2 and a low-Fe tail made by 9 stars that extends
down to [Fe/H]≈ −7.2 (Keller et al. 2014).

Interestingly, 8 out of the 9 Galactic halo stars identified at
[Fe/H]< −4.5 show high overabundance of carbon, [C/Fe]> 0.7
(Christlieb et al. 2002; Frebel et al. 2005; Norris et al. 2007; Keller
et al. 2014; Hansen et al. 2015; Bonifacio et al. 2015; Allende
Prieto et al. 2015; Frebel et al. 2015; Meléndez et al. 2016, see
for example Fig. 1 from Salvadori et al. 2015). Although only
5 of these CEMP stars have available measurements of slow-
and rapid-neutron capture process elements (s-/r-), which have
sub-solar values, all of them can be likely classified as “CEMP-no”
stars (e.g. see discussion in Bonifacio et al. 2015 and Norris et al.
2010). CEMP-no stars do not show s-process elements that are
produced by AGB stars (e.g. Beers & Christlieb 2005), they are
not preferentially associated to binary systems (e.g. Hansen et al.
2013), and they most likely appear at low [Fe/H] (see Fig. 6).
For these reasons, the chemical abundances measured in their
photo-spheres are believed to reflect their environment of forma-

c© RAS, MNRAS 000, 1–15

Figura 6: La MDF dell’alone galattico ricavata usando diversi set di dati normalizzati allo stesso

numero di stelle a [Fe/H]≤ −3. Gli istogrammi mostrano i risultati ottenuti da: linea nera -

Beers & Christlieb 2005, linea magenta - Schorck et al. 2009, area azzurra - Yong et al. 2013

(con correzioni), punti blu - Yong et al. 2013 (senza correzioni). Le barre di errore corrispondono

ad errori poissoniani.

Come si può notare laMDF osservata ha un rapido cut-off per [Fe/H]< −4.2±0.2 e una coda
che si estende fino a [Fe/H]≈ −7.2, costituita da 9 stelle. Di queste, 8 mostrano sovrabbondanza
di carbonio e nessuna presenza di elementi legati alla nucleosintesi tramite cattura di neutroni,

dunque sono classificate come stelle CEMP-no. Si ritiene che le abbondanze chimiche misurate

nelle loro fotosfere riflettano quelle dei loro ambienti di formazione che con buona probabilità

sono stati ”inquinati” solo da quelle stelle di Pop III che al termine della loro vita sono esplose

come SNe.

Per indagare quali processi hanno influito (e in che misura) sulla coda di questa distribuzione

e per cercare di vincolare la IMF della Pop III (limitando soprattutto il range di masse possibili),

de Bennassutti et al. hanno implementato un modello con le seguenti caratteristiche:

• Ruolo chiave dei MH e dei processi radiativi, durante l’epoca pre reionizzazione, nel

determinare l’efficienza della formazione di Pop III (come visto in sez. 1.1);

• mPopIII ∈ [10− 300]M� in accordo con una IMF di tipo Larson:

Φ(m) =
dN

dm
∝ mα−1exp

(
− mch

m

)
con mch = 20 M� e α = 1.35. L’arricchimento chimico (sia di metalli che polveri)

si è assunto guidato da stelle con massa ∈ [10 − 40] M� (esplose come Faint SNe) e

∈ [140− 260]M� (esplose come Pair Instability SNe).

• mPopII ∈ [0.1 − 100] M� e distribuite secondo una IMF di tipo Larson con mch =
0.35 M� e α = 1.35. Il loro contributo all’arricchimento di metalli si è assunto guidato
da stelle in fase AGB (2 M� ≤ mPopII ≤ 8 M�) e da core-collapsing SNe ordinarie

(8 M� < mPopII ≤ 40 M�).
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Il paragone tra le MDFs osservata e simulata è mostrato in Figura 7 (da de Bennassutti et

al. 2016): ispezionando i vari pannelli, da sinistra a destra, è possibile osservare come i diversi

processi fisici inclusi nel modello possono influire sulla forma della MDF.Pop III star formation with most iron-poor stars 9

Figure 7. Comparison between observed (points with poissonian errorbars) and simulated (histograms with shaded areas) Galactic halo MDFs, where we
differentiate the contribution of C-enhanced (purple histograms with striped-dashed shaded areas and black filled squares) and C-normal (blue histograms with
filled shaded areas and yellow filled circles) stars. Pop III stars are assumed to form either in the range [10-140] M� (top panels) or [10-300] M� (bottom
panels, see also labels). From left to right we show the results for models with: sterile mini-haloes (panels a-e); fertile mini-haloes with a temperature-
regulated star-formation efficiency (panels b-f); fertile mini-haloes with a temperature-regulated star-formation efficiency and a stochastically sampled Pop III
IMF (panels c-g); fertile mini-haloes with a star-formation efficiency regulated by radiative feedback and a stochastically sampled Pop III IMF (panels d-h).

haloes star-formation efficiency, which declines with cosmic time
as a consequence of the decreasing mean gas density and of the in-
creasing radiative feedback effects by the growing LW background
(Fig. 1). This delays metal-enrichment, preserving the C-rich sig-
natures of faint SNe in the smallest Lyman-α cooling haloes, where
CEMP-no stars with [Fe/H]> −4 can form with higher efficiency.

We finally note that in all models the scatter of the MDF is
much larger for the CEMP component than for the C-normal one.
This is due to the broad dispersion among different merger histories
at z > 10 (see Fig. 4 of de Bennassuti et al. 2014), where the CEMP
MDF is built (see their Fig. 10).

When mpopIII = [10 − 140] M�, furthermore, a bump in the
simulated CEMP MDF is observed. This is due to the fact that in
this case Pop III stars evolve only as faint SNe, polluting the ISM
of their their hosting (mini-)haloes around [Fe/H]Pop III ≈ −6, a
value that is settled by the Fe yields of faint SNe and mean star-
formation efficiency of mini-haloes (for more massive Ly-α cooling
haloes [Fe/H]PopIII ∼ −5). Once normal Pop II stars begin to evolve
as core-collapse SNe, the Fe enrichment is much faster because of
the larger Fe yields. Thus, the ISM is enriched up to higher [Fe/H],
giving origin to the bump of CEMP stars.

When we assume mpopIII = [10 − 300] M�, we obtain a bet-
ter agreement with the data at [Fe/H]> −4, i.e. where the statis-
tics of observed stars is higher. However at lower metallicities,
−5 < [Fe/H]< −4, we can see that both models over-predict the
total number of stars with respect to current data. But how sig-
nificant is the number of observed stars at these [Fe/H]? In the
top panel of Fig. 8 we plot the result of our fiducial model for

mpopIII = [10 − 300] M�, also including the total MDF and the in-
trinsic errors induced by observations (grey shaded area). These
errors are evaluated by using a Monte Carlo technique that ran-
domly selects from the theoretical MDF a number of stars equal
to the observed one (see Sec. 5 of Salvadori et al. 2015). The re-
sults, which represent the average value ±1−σ errors among 1000
Monte Carlo samplings, allow us to quantify the errors induced by
the limited statistics of the observed stellar sample. We can see that
at [Fe/H]< −4 these errors are larger than the spread induced by
different realizations, implying that the statistics should increase
before drawing any definitive conclusions (see also Sec. 5 for a dis-
cussion). We can then have a look to other observables.

4.1 CEMP and carbon-normal stars

In the middle panel of Fig. 8 we compare our model results with the
available measurements of the [C/Fe] ratio for Galactic halo stars at
different [Fe/H]. Our findings show a decreasing [C/Fe] value for
increasing [Fe/H], in good agreement with observations. Accord-
ing to our results, stars at [Fe/H]< −5 formed in mini-haloes pol-
luted by primordial faint SNe (see also Fig. 9). When these stars
explode, they release large amounts of C and very small of Fe,
i.e. [C/Fe]ej > 4, thus self-enriching the ISM up to total metal-
licities Z > 10−4Z�. The subsequent stellar generations formed in
these mini-haloes are thus “normal” Pop II stars. Their associated
core-collapse SNe further enrich the ISM with both Fe and C, i.e.
[C/Fe]ej ≈ 0, thus producing a gradual decrease of [C/Fe] at in-
creasing [Fe/H]. Such a trend is reflected in the chemical proper-
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Figura 7: Confronto tra le MDFs dell’alone galattico osservata (punti con errori poissoniani) e

simulata (istogrammi con aree sfumate). Sono stati separati i contributi di stelleC-enhanced stars

(istogrammi ed aree viola, quadrati neri) e di stelle C-normal (istogrammi ed aree blu, circoli

gialli). Si assume che la formazione di Pop III si avvenuta nel range [10 − 140] M� (pannelli

in alto) e nel range [10 − 300] M� (pannelli in basso). Da sinistra a destra sono mostrati i

risultati di modelli implementati con: MH sterili (pannelli a ed e), MH fertili con efficienza

della formazione stellare regolata dalla temperatura (pannelli b ed f ), MH fertili con efficienza

della formazione stellare regolata dalla temperatura ed una IMF per la Pop III campionata in

maniera stocastica (pannelli c ed g), MH fertili con efficienza della formazione stellare regolata

dai processi radiativi ed una IMF per la Pop III campionata in maniera stocastica (pannelli d ed
h).

Subito a prima vista si nota come il risultato varia notevolmente assumendo che la massa

delle stelle di Pop III prima sia compresa solo nel range [10 − 140] M� (pannelli in alto), i.e.

l’unico contributo all’arricchimento metallico è quello delle Faint SNe, e poi in quello più esteso

[10 − 300] M� (pannelli in basso), i.e. sia le Faint SNe che le PISNe producono e rilasciano

elementi pesanti.

Le coppie di pannelli (a−b) e (e−f ) mostrano quanto sia fondamentale la formazione stellare
a Tvir < 104 K, i.e. il ruolo chiave dei MH nella nascita di stelle CEMP-no con [Fe/H]< −5.
Queste stelle infatti si formano solo in ambienti che sono stati arricchiti da Faint SNe primordiali,

ovvero da Pop III con mPopII ∈ [10 − 140] M� in grado di produrre grandi quantità di C e

ridotte di Fe. Se i loro ambienti fossero stati inquinati da PISNe il loro caratteristico indice di

metallicità sarebbe decisamente più alto per via delle enormi quantità di Fe prodotte da stelle di

Pop III così massicce (mPopII ∈ [140− 260]M�). Se ne deduce quindi che le stelle CEMP-no

osservate a [Fe/H]< −3 portano i segni dell’arricchimento tipico delle Faint SNe (che procurano
oltre il 50% degli elementi pesanti presenti negli ambienti di formazione), mentre le stelle di

seconda generazione che portano i segni tipici delle PISNe si trovano a −4 < [Fe/H] < −1 e
rappresentano solo una piccola percentuale della popolazione di alone: ciò, legato al fatto che

la massa totale di stelle prodotta nei MH per singolo evento è piuttosto ridotta (M tot
PopIII <
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104 M�), ne limita fortemente il campionamento.

Per avere un campione completo su tutto il range [10 − 300] M� sarebbe necessario che

M tot
PopIII > 105 M�, ma come abbiamo visto in sez. 1.3, tale valore mediamente èM

tot
PopIII ∼

103 M�. Le coppie (b − c) e (f − g) mostrano proprio gli effetti di questo problema: se per il
range di massa [10 − 140] M� la MDF non mostra alcuna dipendenza dall’incompletezza del

campionamento della Pop III, lo stesso non si può dire per il range [10 − 300] M�, dove la

differenza è ben visibile.

Le coppie (c− d) e (g− h) invece mostrano l’influenza dei processi radiativi sull’efficienza
della formazione stellare. Il motivo per cui non si notano grandi differenze, i.e. il motivo per cui

il modello non ha una forte dipendenza dal flusso LW, è che la particolare regione del cosmo

presa in considerazione (laVia Lattea) è da ritenersi influenzata e che quindi il suo fondo LWè da

considerarsi maggiore rispetto a quello presente nel volume cosmico medio. L’unica differenza

di cui è importante parlare è il ”dosso” presente nella simulazione del pannello (d) e assente nel
pannello (h): esso è legato al fatto che nel range [10 − 140] M� le stelle di Pop III evolvono

solo come Faint SNe e di conseguenza ”inquinano” l’ISM dei loro MH attorno a [Fe/H]≈ −6.
Una volta che le normali stelle di Pop II avranno iniziato ad evolvere come core-collapsing SNe,

l’arricchimento di Fe sarà diventato molto più veloce (ed abbondante), spostando di fatto l’indice

di metallicità verso valori maggiori e dando così origine a quel picco simulato di stelle CEMP

che nella MDF osservativa non compare.

L’ultimo passaggio prima di trarre le dovute conclusioni è osservare la dipendenza dei risul-

tati fin qui ottenuti dalla pendenza e dal range di massa della IMF. In Figura 8 (da de Bennassuti

et al. 2016) il modello di riferimento fin qui analizzato (a sinistra) è confrontato con due modelli

alternativi suggeriti dalle simulazioni: una IMF piatta con mPopIII = [10 − 300] M�
12 (al

centro) e una IMF di tipo Larson con mPopIII = [0.1 − 300] M� e una massa caratteristica

mch = 0.35 M�
13 (a destra).
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Figure 11. Comparison between the observed and simulated Galactic halo MDFs (see Fig. 7) obtained by using different IMF for Pop III stars: a Larson
IMF with mpopIII=[10-300]M� and mch = 20M� (left), a Flat IMF with mpopIII=[10-300)]M� (middle), and a Larson IMF with mpopIII=[0.1-300]M� and
mch = 0.35M� (right).

forming systems (e.g. Salvadori & Ferrara 2009; Bovill & Ricotti
2009; Bland-Hawthorn et al. 2015; Salvadori et al. 2015).

A key prediction of our model concerns the properties and
frequency of second-generation (2G) stars formed in gaseous en-
vironments imprinted by > 50% of heavy elements from PISNe.
In agreement with previous studies (Salvadori et al. 2007; Karls-
son et al. 2008), we find that these 2G stars are extremely rare, and
we show that their MDF peaks around [Fe/H]= −1.5 (Fig. 9). In
particular, 2G stars imprinted by PISNe only (> 99% level) are pre-
dicted to be more frequent at −3 <[Fe/H]< −2, where they repre-
sent ≈ 0.1% of the total. In the same [Fe/H] range, 2G stars polluted
by PISNe at > 50% (> 80%) level, constitute ≈ 0.4% (≈ 0.2%)
of the stellar population. These numbers are consistent with the
unique detection of a rare halo star at [Fe/H]≈ −2.5 that has been
possibly imprinted also by the chemical products of PISNe (Aoki
et al. 2014).

On the other hand, we show that C-enhanced stars at [Fe/H]
< −5 are all truly second generation stars. Hence, the number and
properties of these CEMP stars can provide key indications on the
Pop III IMF.

Given the current statistics, we show that a flat Pop III IMF
with mpopIII = [10−300] M� is disfavoured by the observations. Fur-
thermore, by assuming a Larson IMF with mpopIII = [0.1− 300] M�
and mch = 0.35 M�, we find that on average ≈ 35% of 2G CEMP
stars at [Fe/H]< −5 are imprinted also by the chemical products
of zero metallicity AGB stars. Such Pop III AGB stars can provide
up to 30% of the metals polluting the ISM of formation of these
CEMP stars, which therefore might show the typical enhancement
in s-process elements. This provides a prediction for the existence
of Pop III stars with mpopIII < 10M�, that can be tested by increasing
the statistics of CEMP stars with available s-process measurements
at [Fe/H]< −5 (e.g. Bonifacio et al. 2015).

As a final point, we recall that, with our fiducial model, we
find a larger number of C-normal stars with −5 <[Fe/H]< −4
than observed. As a consequence, in this [Fe/H] range the fraction
of CEMP-to-C-normal stars is also lower than observed, although
consistent with the data at 1−σ level (Fig. 8). Several solutions for
this small discrepancy do exist:
(i) the global contribution of Pop III stars to metal-enrichment
might have been underestimated in the model, which do not ac-

count for the inhomogeneous mixing of metals into the MW en-
vironment. Including this physical effect would natural delay the
disappearance of Pop III stars (Salvadori et al. 2014);
(ii) a fraction of Pop II stars with mpopII = [10− 40] M� may evolve
as faint SNe rather than normal core-collapse SNe, thus further con-
tributing to enrich the gaseous environments with C, and reducing
the formation of C-normal stars (de Bennassuti et al. 2014);
(iii) another solution concerns chemical feedback. If we exclude
the Caffau’s star, the low-Fe tail of C-normal stars is consistent
with Zcr ≈ 10−4.5 Z�, which means that these low-mass relics form
thanks to dust but in environments that might correspond to higher
Dcr (or lower fdep) than we assumed here, where Zcr = Dcr/ fdep and
Dcr can be expressed as (Schneider et al. 2012b):

Dcr = [2.6 − 6.3] × 10−9
[ T
103K

]−1/2 [ nH

1012cm−3

]−1/2
. (10)

Here we have assumed the total grain cross section per unit mass
of dust to vary in the range 2.22 6 S/105cm2/gr 6 5.37, and a gas
density and temperature where dust cooling starts to be effective
equal to nH = 1012 cm−3 and T = 103 K . Since S could vary in a
broader interval depending on the properties of the SN progenitor,
this might lead to a larger variation of the value ofDcr;
(iv) since C-normal stars at −5 6 [Fe/H] 6 −4 predominantly form
in MW progenitors which have D > Dcr and have accreted their
heavy elements from the MW environment (as opposed to haloes
that have been self-enriched by previous stellar generations), we
might have overestimated the D of accreted material. In fact, no
destruction is assumed to take place in SN-driven outflows, when
the grains are mixed in the external medium, or during the phase
of accretion onto newly formed haloes. Indeed, the null detection
of C-normal stars with [Fe/H] < −4.5, beside the Caffau’s star and
despite extensive searches, might be an indication that, at any given
Z, haloes accreting their heavy elements from the MW environment
might be less dusty than self-enriched haloes;
(v) a final possibility pertains the effect of inhomogeneous radiative
feedback, which might reduce (enhance) the formation of C-normal
(C-enhanced) stars in mini-haloes locally exposed to a strong (low)
LW/ionizing radiation. These effects are expected to be particularly
important at high-z, i.e. before the formation of a global uniform
background (Graziani et al. 2015).

c© RAS, MNRAS 000, 1–15

Figura 8: Confronto tra la MDF dell’alone galattico osservata e quelle simulate (vedi Fig. 7)

ottenute utilizzando diverse IMF per le Pop III: una Larson IMF conmPopIII = [10−300]M�
e una massa caratteristica mch = 20 M� (a sinistra), una IMF piatta con mPopIII = [10 −
300]M� (al centro) e una Larson IMF conmPopIII = [0.1−300]M� e una massa caratteristica

mch = 0.35 M� (a destra).

Da un lato, è evidente come il modello con la IMF piatta sia da scartare in quanto solo

parzialmente consistente con i dati osservativi: viene prodotto un numerominore di stelle CEMP-

no sia a bassi che alti valori di [Fe/H]. Questo è legato al fatto che viene simulata una frazione

minore di Faint SNe rispetto alla massa totale di stelle di Pop III formate. Questa percentuale è

solo ≈ 1.5% per la IMF piatta, mentre è ≈ 70% per la Larson IMF.

12e.g. Hitano et al. 2014
13e.g. Stacy et al. 2016
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Dall’altro lato, quando il limite inferiore del range di massa della Larson IMF viene esteso

fino a valori sub-solari, il numero di stelle CEMP aumenta rispetto al modello di riferimento.

Come nel caso precendente, anche in questo la frazione di Faint SNe resta molto ridotta (≈ 1%).
Se ne deduce che queste stelle in eccesso a bassi valori di [Fe/H] devono avere un’altra origine:

si trova che in media ≈ 30% delle stelle CEMP di seconda generazione a [Fe/H]< −5 portano
i segni anche dei metalli prodotti dalle stelle AGB a metallicità nulla, i.e. elementi del proces-

so di cattura lenta dei neutroni. Questo fornisce una previsione dell’esistenza di Pop III con

mPopIII < 10 M� che può essere testata incrementando le statistiche delle CEMP con le

misurazioni di elementi del processo lento disponibili a [Fe/H]< −5.
Infine, questo modello predice l’esistenza di stelle con metallicità sia nulla che bassa (Z <

10−5 Z�), le quali dovrebbero rispettivamente corrispondere al ≈ 0.15% e ≈ 0.3% del nu-

mero totale di stelle a [Fe/H]< −3. Questo risultato può sembrare in contrasto con l’attua-

le non osservazione di stelle prive di metalli, tuttavia, dato il ridotto numero di stelle iden-

tificate a [Fe/H]< −3, che è ≈ 200, la frazione di stelle a metallicità nulla dovrebbe essere
< 1/200 = 0.5%, valore consistente con i nostri (non) ritrovamenti.

2.2 Studio dell’alone extragalattico

Come appena discusso, se da un punto di vista teorico la formazione di stelle di Pop III con

masse molto ridotte sarebbe stata confermata, dal punto di vista osservativo invece, nonostante la

diretta rilevazione di migliaia di stelle a [Fe/H] < −3, non ne abbiamo trovata nessuna a [Fe/H]
< −6, range al quale stelle conmPopIII ≤ 0.8M� dovrebbero appartenere. Se queste stelle di

Pop III sono davvero nate in ambienti incontaminati da successivi eventi di formazione stellare,

allora proprio grazie alla loro ridottissima massa dovrebbero essere ancora in grado di brillare

tramite reazioni nucleari ed essere in qualche modo osservabili nell’Universo Locale. Riferen-

dosi a tali stelle come Pop III survivors , studi recenti 14 hanno investigato come l’accrezione di

mezzo interstellare possa aver cambiato l’abbondanza superficiale delle stelle di Pop III all’inter-

no dell’alone galattico. E’ stato trovato che la superficie delle Pop III survivors è stata inquinata

fino a [Fe/H] ∼ −5 e che dunque dovrebbero essere osservate come stelle HMP. Le uniche due

HMP conosciute (vedi Introduzione) potrebbero dunque essere Pop III survivors, ma ci sono

anche altri scenari che le vedono formarsi come stelle di seconda generazione in un ambiente

arricchito inefficacemente. Ci si chiede quindi se sia possibile osservare, nell’Universo Locale,

Pop III survivors incontaminate con Zsuperf = 0: la risposta potrebbe essere affermativa nel ca-
so si guardasse al di fuori dell’alone galattico. Considerando che le prime stelle di Pop III si sono

formate nei MH con una massa totale Mhalo ∼ 106 M�, le Pop III survivors di massa ridotta

avrebbero avuto la possibilità di fuggire dai loro host MH proprio grazie al ridotto potenziale

gravitazionale di questi ultimi. Per il rilascio di queste Pop III survivors si possono considerare

due modalità:

• nel caso in cui in un sistema binario nato dalla frammentazione di una nube di gas pri-

mordiale 15 una stella di Pop III di massa ridotta si formasse come compagna di una stella

di Pop III massiccia, allora è possibile che venga espulsa dal sistema binario (e quindi

dall’host MH) nel momento in cui la primaria esplode come SN.

• una stella di massa ridotta potrebbe fuggire da un un ammasso di Pop III tramite fionda

gravitazionale e finire nello spazio intergalattico. Questa stella non andrebbe incontro ad

un inquinamento superficiale in quanto è piuttosto difficile accrescere gas arricchito di

metalli nell’IGM.

Analizzando in dettaglio il primo scenario, vediamo come la fuga di una stella di Pop III di

massa ridotta sia possibile grazie all’improvvisa diminuzione del potenziale gravitazionale in

14Komiya et al. 2009b, 2010
15scenario investigato dalle simulazioni di Machida et al. 2008; Turk et al. 2009; Stacy et al. 2010
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2 Bonifacio: Search for Pop. III stars

of more efficient cooling (Uehara & Inutsuka
2000; O’Shea et al. 2005). If Pop. III stars with
massm . 0.8 M⊙ are formed, they are still
shining by nuclear burning to data and can be
observed in the Local Universe. We refer to
these low-mass Pop. III stars which survive to
data as Pop. III survivors.

In our previous studies, we investigated the
change of the surface abundance by accretion
of interstellar medium (ISM) on Pop. III sur-
vivors in the Milky Way halo (Komiya et al.
2009b, 2010). We found that the surfaces of
Pop. III survivors are polluted to [Fe/H] ∼
−5. This result indicates that Pop. III sur-
vivors are observed as HMP stars when they
are in the Milky Way halo. HMP stars are
possibly Pop. III survivors but there are
some other scenarios in which HMP stars
are formed as chemically second generation
stars (Umeda & Nomoto 2003; Iwamoto et al.
2005; Maynet et al. 2006).

Is it impossible to observe the unpolluted
Pop. III survivors with zero surface metallicity
in the Local Universe? In this paper, we pro-
pose that stars withZ = 0 can be foundoutside
the Milky Way halo.

In the ΛCDM cosmology, Pop. III stars
should be formed in the mini-halos with total
massMh ∼ 106 M⊙ (e.g. Yoshida et al. 2003).
Low-mass Pop. III survivors have possibilities
to escape from their host mini-halos because of
the small gravitational potential of mini-halos
in which Pop. III stars are formed.

Two channels to release Pop. III survivors
can be considered. If a low-mass Pop. III star is
formed as a secondary of a binary with a mas-
sive primary star, it will go out from the binary
system when the primary explode as a SN. The
other channel is the escape of a low-mass star
through gravitational slingshot from a Pop. III
star cluster. These stars can go away from mini-
halo, and stay in intergalactic space. These “es-
caped Pop. III” stars are free from the surface
pollution because it is difficult to accrete the
metal enriched gas in the intergalactic space.

In this paper, we investigate the binary es-
cape scenario. We evaluate the escape proba-
bility of Pop. III and EMP survivors from their
host mini-halo and estimate the number and
spatial distribution of them around the Milky
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Fig. 1. Escape fraction of low-mass sec-
ondary stars of binaries as functions of mass
of their host mini-halo. From a mini-halo of
m ∼ 106 M⊙, ∼ 20% of Pop. III survivors
are escaped when the very high-mass IMF is
adopted.

Way at z = 0. We also discuss the detection
probability of the escaped Pop. III survivors.

2. Escape of Pop. III stars from their
host mini-halo

When the primary star of a binary explode as
a SN, the secondary star can be released from
the binary system since the gravitational poten-
tial suddenly decreases. If the kinetic energy of
the secondary star is larger than the sum of the
gravitational potential of its host mini-halo and
of the remnant object after the SN explosion,

1
2

v2
orb −

Gmrem

rbin
+ Ψhalo(Mh, z) > 0, (1)

the secondary star escape from the mini-halo,
wherevorb andrbin are the velocity of the sec-
ondary star and the separation of the binary,
respectively.mrem is the mass of the remnant
(neutron star or black hole) of the primary star,
andΨhalo is the gravitational potential of the
mini-halo as a function of mini-halo mass and
redshift. The terminal velocity of the escaped
star becomes

vesc=

(

v2
orb −

2Gmrem

rbin
+ 2Ψhalo(Mh, z)

)1/2

.

(2)

Figura 9: Frazione di fuga fesc delle secondarie di massa ridotta in funzione della massa del loro
host MH.

seguito all’esplosione della primaria. Se l’energia cinetica della secondaria è maggiore della

somma dei potenziali gravitazionali dell’host MH e dell’oggetto rimanente dopo la SN, allora la

secondaria può scappare dal MH:

1

2
v2orb −

Gmrem

rbin
+Ψhalo

(
Mh, z

)
> 0

dove vorb e rbin sono la velocità della secondaria e il raggio del sistema binario,mrem è la massa

dell’oggetto (una stella di neutroni o un buco nero) che resta dopo la SN e Ψhalo è il potenziale

gravitazionale del MH in funzione della sua massa e del suo redshift.4 Bonifacio: Search for Pop. III stars

The distance of the mini-halos is esti-
mated by the following method. In the Press-
Schechter formalism, “halo” is the collapsed
spherical overdense region. In the extended
Press-Schechter theory, “merger” of two ha-
los is described as a gravitational collapse of
the region which contain the both two halos.
Distance between the two halos which merge
to form a halo with total mass,Mtot, at tm is
thought to be similar with a radius of the spher-
ical shell of massMtot which collapse attm.
Evolution of the spherical shell is simply de-
scribed by the following equation,

d2rh

dt2
= −

GMtot

r2
h

+
Λc2

3
rh. (7)

We compute the distance,rh, of a Pop. III form-
ing mini-halo which merges with the main halo
at tm by integrating this equation with condi-
tions ofrh(tm) = 0 andMtot = Mmain(tm).

In the building blocks of the Milky Way,
∼ 500 of Pop. III survivors are formed in to-
tal when we adoptMmd = 40M⊙, n(q) = 1 and
the period distribution of Duquennoy & Mayor
(1991). More than 100 of them are escaped
from their host mini-halos. They are formed
at z ∼ 20, and escaped after∼ 107yrs with
velocity vej = 5 – 70km/s andvh = 50 –
250km/s. Top panel of Figure 2 shows the pre-
dicted distribution of the escaped Pop. III sur-
vivors. Typically, they are distributed around
∼ 2Mpc away from the Milky Way. 5 – 35%
of the escaped Pop. III survivors have accreted
to the Milky Way and distributed around the
virial radius of its dark matter halo.

We also compute the distribution of the es-
caped EMP survivors. More than 1000 EMP
stars are escaped from mini-halos in our model.
The distribution of them is similar to the es-
caped Pop. III stars, as shown in the bottom
panel of Figure 2.

Figure 3 shows parameter dependence
of the predicted distribution of the escaped
Pop. III stars. When we adopt the optimum pa-
rameter set;Mmd = 10M⊙, n(q) = 2(1−q), and
the period distribution of Rastegaev (2010), the
predicted number of the escaped Pop. III sur-
vivors becomes∼ 7 times larger than the fidu-
cial case. On the other hand, when we assume
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Way halo. We overplot the results of 10 com-
putation runs for different merger trees
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that stars are formed only in halos with virial
temperature higher than 104K, the number of
the escaped Pop. III star reduce to∼ 1/5.
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Figura 10: Le distribuzioni spaziali simulate delle Pop III survivors (a sinistra) e delle EMP

survivors (a destra) attorno alla nostra galassia.

Secondo le simulazioni di Komiya et al. 2016, le stelle secondarie di sistemi binari abba-

stanza stretti, i.e. con un periodo di rivoluzione inferiore a poche centinaia di anni, hanno buone

probabilità di fuggire. In Figura 9 (da Komiya et al. 2016) sono mostrate le percentuali di fuga

delle Pop III survivors in funzione della massa del loro host MH. Quando si assume una IMF che

favorisce stelle molto massicce, i.e. conMmd ≥ 40 M�, da un MH con m ∼ 103 M� ∼ 20%
delle Pop III survivors riesce a scappare. Nel caso in cuiMmd = 10M�, la percentuale scende
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sotto al 10% in quanto la maggioranza delle compagne primarie sarà una stella sub-massiccia.

Da aloni più massicci, i.e. Mhalo ≥ 108 M�, la frequenza di fuga scende a meno del ∼ 5% a

causa del maggiore potenziale gravitazionale.

Dal loro ”albero delle fusioni” (merger tree) modellizzato per la Via Lattea è emerso che a

z ∼ 20 nei suoi blocchi costitutivi vengono prodotte ∼ 500 Pop III survivors quando si adotta

una Mmd = 40 M�. Oltre 100 di loro fuggono dai rispettivi MH dopo ∼ 107 yrs con una

velocità di espulsione vej = 5 − 70 km/s. Il pannello di sinistra nella Figura 10 (da Komiya
et al. 2016) mostra la simulazione della distribuzione spaziale delle Pop III survivors scappate.

Tipicamente sono distribuite entro un raggio di ∼ 2Mpc al di fuori della galassia, ma 5− 35%
di loro si trova entro il raggio viriale del suo alone di materia oscura. Nel pannello di sinistra

invece è mostrata la distribuzione simulata delle oltre 1000 EMP survivors scappate: si nota la

forte somiglianza alla precedente.
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Figura 11: Vengono mostrati quali parametri influiscono sulla distribuzione simulata delle stelle

di Pop III scappate.

La Figura 11 (da Komiya et al. 2016) mostra infine da quali parametri dipende la distribu-

zione simulata. Da un lato, se si assume un set di parametri ottimale (in cuiMmd = 10M�), si

ottiene una previsione del numero di stelle di Pop III fuggite ∼ 7 volte maggiore dei precedenti
risultati. Dall’altro, se si assume che le stelle si formino solo in aloni con temperatura viriale

Tvir ≥ 104 K, tale previsione si riduce a ∼ 1/5. In ogni caso la distribuzione spaziale rimane
entro un raggio di 2 Mpc attorno alla Via Lattea: questo perchè essa è determinata dal movi-

mento dei MH piuttosto che dalle caratteristiche dei singoli sistemi binari. A quella distanza, la

luminosità delle Pop III survivors in fase RGB/HB è ∼ 100 L� o maggiore. Questa si traduce

in una magnitudine osservata ∼ 26− 28, dunque raggiungibile con la strumentazione odierna.
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3 Proprietà spettroscopiche della Pop III

Quando si cercano precise informazioni su di una stella, il miglior modo per ottenerle è

analizzarne lo spettro. Nel caso questo non sia direttamente osservabile, si può sempre farne una

simulazione basandosi sui dati che si hanno già a disposizione (ottenuti, come visto nei capitoli

precedenti, combinando altre simulazioni ad effettive osservazioni). E’ questa la strada che si

segue, a causa degli attuali limiti strumentali, nella spettroscopia della Pop III. Un modello che

mira a riprodurre lo spettro di una stella primordiale, rispetto ad un modello che lavora sugli

spettri di Pop II/I, deve tener conto della maggior complessità di alcuni processi (ad es. la storia

della formazione stellare), dell’importanza di alcuni fenomeni che in altri contesti sono del tutto

trascurabili (ad es. la presenza o l’assenza di perdita di massa) e delle profonde incertezze che si

hanno sui dati di partenza (ad es. tutti i diversi, ma ugualmente possibili, range di massa).

I modelli di Schaerer et al. 2001 (i cui risultati verranno mostrati dettagliatamente nelle sez.

3.1 e 3.2) hanno voluto alleggerire le assunzioni fortemente vincolanti fatte dai loro predecessori

in modo da permettere un’esplorazione più ampia all’interno della variabilità di ciascun para-

metro. Essi sono stati implementati facendo particolare attenzione alle seguenti caratteristiche:

• Per quanto riguarda i modelli atmosferici, due sono i fattori tenuti in considerazione: il

primo è che nelle atmosfere delle stelle più calde si verificano forti deviazioni dall’equili-

brio termodinamico locale (LTE), il secondo è che nel caso di stelle massicce la presenza

di perdita di massa può avere effetti interessanti sullo spettro di emissione. Infatti, seppur

modesta, quest’ultima (causata dalla pressione di radiazione o da instabilità interne con

relative pulsazioni) può potenzialmente influire sulla Distribuzione Spettrale di Energia

(SED), soprattutto nel continuo ionizzante. Nel caso in cui quest’ultimo flusso sia trascu-

rabile, i.e. stelle con Teff < 20000 K e [Fe/H] = −5, allora la SED nelle bande di nostro

interesse (rest-frame UV e ottica) è ben descritta da modelli LTE a piani paralleli (di puri

H e He). Per stelle con Teff ≥ 20000 K invece sono necessari modelli a piani paralleli

non-LTE. Per quanto riguarda la perdita di massa, nel caso in cui essa sia trascurabile, per

una stella di 60 (500) M� sono stati adottati i seguenti parametri: vwind ∼ 2000 km/s e
Ṁ = [10−9 − 10−6] ([10−8 − 10−5]) M�yr

−1, mentre nel caso in cui sia molto inten-

sa è stato adottato il modello per le atmosfere di puro He delle Wolf-Rayet (WR) in cui

Ṁ ∼ [10−5 − 10−4]M�yr
−1.

• Per quanto riguarda le tracce evolutive sono stati adottati due diversi modelli a metallicità

zero per poter esplorare i due scenari di perdita di massa a cui si è appena accennato.

Le tracce con una perdita di massa nulla/trascurabile sono stati calcolati per stelle con

M ∈ [1− 500]M� tramite il Geneva stellar evolution code 16 e includono solo la fase di

bruciamento dell’idrogeno. Il motivo per cui non si hanno conseguenze nel trascurare la

fase di bruciamento dell’elio è che il relativo tempo di vita è inferiore al 10% del tempo

speso in Sequenza Principale. Le tracce che invece prevedono un’intensa perdita di massa

sono stati calcolati per stelle conM ∈ [80− 1000]M� usando i valori indicati nel punto

precedente. La principale differenza tra intensa e trascurabile perdita di massa visibile in

Figura 12 (da Schaerer et al. 2001) è la rapida evoluzione verso il blu dello spettro delle

stelle del primo modello, causata dal forte aumento dell’abbondanza di He in superficie

in seguito all’entrata in una fase simil-WR. In figura i due set di tracce sono comparati

con un modello a bassa metallicità (Z = 1/50 Z�) e con la posizione di una ZAMS dai

valori di metallicità solari. Questo confronto mostra bene come, a causa dell’assenza degli

elementi CNO, la ZAMS di stelle di Pop III massicce sia molto più calda delle controparti

a valori bassi o solari di metallicità. In particolare questo implica che a Z = 0 le stelle di
Pop III conM ≥ 5 M� hanno temperature inusualmente alte e di conseguenza un flusso

ionizzante che normalmente corrisponde a stelle di tipo O (Teff ≥ 30000 K).

16e.g. Feijòo 1999, Desjacques 2000
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here (rest-frame UV and optical) is well described by plane
parallel LTE atmospheres.

To account for these cases we use the following model
atmospheres:

– For stars with Teff ≥ 20 000 K we constructed an ex-
tensive grid of pure H and He plane parallel model at-
mospheres using the non-LTE code TLUSTY code of
Hubeny & Lanz (1995). As far as it is possible to con-
struct hydrostatic structures, we calculated a model
grid with various log g values (typically ∆ log g = 0.5)
to cover the domain corresponding to the evolutionary
tracks (see below). The primordial He abundance of
Izotov & Thuan (1998, mass fraction Y = 0.244) was
adopted. The influence of the exact H/He abundance
on the spectra is small;

– To explore the possible importance of mass loss on the
ionising spectra of massive Pop III stars, we use the
CMFGEN code of Hillier & Miller (1998), which calcu-
lates the radiation transfer in the co-moving frame and
solves for non-LTE equilibrium in radiative equilib-
rium. The input atmospheric structure including pho-
tosphere and wind is calculated with the ISA-WIND
code of de Koter et al. (1996). Models were calcu-
lated for stellar parameters corresponding to the zero
age main sequence (ZAMS) of 25, 60, and 500 M�
stars (parameters given in Sect. 3.2) and an evolved
60 M� model at 52 kK, and wind parameters v∞ ∼
2000 km s−1 and Ṁ = 10−9 to 10−6M� yr−1 (10−8 to
10−5 for the 500 M� model). The same H/He abun-
dances as above are adopted.
For stars with strong mass loss (as also explored below)
we have used the pure Helium Wolf-Rayet (WR) atmo-
sphere models of Schmutz et al. (1992). The two pa-
rameters, core temperature and wind density, required
to couple these models to the stellar evolution models
are calculated as in Schaerer & Vacca (1998);

– The plane parallel LTE models of Kurucz (1991) with
a very metal-poor composition ([Fe/H] = −5.) are
adopted for stars with Teff < 20 000 K. The models
with such a low metal content are equivalent to pure
H and He LTE models (Cojazzi et al. 2000; Chavez
et al. 2001).

2.2. Stellar tracks

To explore two extreme evolutionary scenarios for massive
stars we have constructed two different sets of zero metal-
licity stellar evolution tracks: 1) no mass loss, 2) strong
mass loss (see Fig. 1).

For tracks with no or negligible mass loss (1) we
use recent tracks from 1 to 500 M� calculated with the
Geneva stellar evolution code (Feijóo 1999; Desjacques
2000). These tracks, including only the core H-burning
phase and assuming small mass loss, have been compared
with the tracks of Marigo et al. (2001) up to 100 M� and
additional models up to 500 M� by Marigo (2000, pri-
vate communication). Good agreement is found regarding

Fig. 1. HR–diagram for metal free (Z = 0, solid and long-
dashed lines) and low metallicity (Z = 1/50 Z�, dotted) stars.
Isochrones of 2 and 4 Myr for Z = 0 tracks without mass loss
are also plotted (long-dashed). The short dashed high mass
tracks evolving blueward of the ZAMS are computed assuming
strong mass loss. The position of the ZAMS at solar metal-
licity (Schaller et al. 1992) is shown by the solid line. Pop III
tracks and isochrones from Marigo et al. (2001, no mass loss)
and Klapp (1983), and El Eid et al. (1983, strong mass loss).
Z = 0.0004 tracks for 0.8 to 150 M� from Lejeune & Schaerer
(2001). Note the important shift of the ZAMS to high Teff from
low metallicity to Z = 0, as well as the rapid redward evolution
of the massive stars

the zero age main sequences (ZAMS), H-burning lifetimes,
and the overall appearance of the tracks. The differences
due to mass loss in the Geneva models are minor for
the purpose of the present work. Furthermore, as the He-
burning lifetime is <∼10% of the main sequence phase and
is spent at cooler temperatures (cf. Marigo et al. 2001),
neglecting this phase has no consequences for our pre-
dictions. This has also been verified by comparisons of
integrated stellar populations adopting alternatively the
isochrones provided by Marigo et al. (2001).

The “strong mass loss” set (2) consists of a combina-
tion of the following stellar tracks for the mass range from
80 to 1000 M�. Tracks of Klapp (1983) for initial masses
of 1000 and 500 M� computed with values of N = 50 and
100 respectively for the mass loss parameter2. For 300,
220, 200, 150, 100, and 80 M� we adopt the tracks of
El Eid et al. (1983). The remaining models (1 to 60 M�)
are from the “no mass loss” set. The main difference be-
tween the “strong” and “no mass loss” sets is the rapid
blueward evolution of the stars in the former case, due
to strong increase of the He abundance on the surface of

2 Tracks with these N values yield a qualitatively similar
behaviour as the El Eid et al. (1983) models.

Figura 12: Diagramma HR per stelle a metallicità nulla (Z = 0, linea continua blu, linea trat-
teggiata rossa) e bassa (Z = 1/50 Z�, linea nera a puntini, Lejeune & Schaerer 2001). Le

brevi linee tratteggiate che evolvono verso il blu per stelle molto massicce sono state ottenute

considerando una forte perdita di massa (Klapp 1983, El Eid et al. 1983), mentre le lunghe li-

nee tratteggiate corrispondono ad isocrone di 2 e 4 Myr ottenute con una perdita trascurabile

(Marigo et al. 2001). La posizione di una ZAMS con Z = Z� è indicata dalla linea continua

nera (Schaller et al. 1992). Si noti l’importante spostamento della ZAMS a Teff maggiori per

metallicità bassa e nulla, così come la rapida evoluzione verso il rosso delle stelle massicce.

• Le linee di ricombinazione dell’H e del He nel range di lunghezza d’onda compreso tra

la Lyman-α e l’Hα mostrate in Tabella 3 sono le linee sotto indagine del modello, la cui

luminosità è data dall’equazione:

Ll[erg ∗ s−1] = cl(1− fesc)Qi[s
−1]

dove cl sono i coefficienti in Tabella 3, fesc è la frazione di fotoni che riesce a fuggire
dalla regione considerata e Qi è il flusso ionizzante corrispondente alla appropriata linea

di emissione. Dal momento che gli oggetti studiati hanno un così forte flusso ionizzante,

l’emissione nebulare continua non può essere trascurata: la luminosità monocromatica del

gas è data dall’equazione:

Lλ =
c

λ2

γtotal
αB

(1− fesc)Q(H)

dove αB è il coefficiente di ricombinazione dell’H nel caso di una temperatura e una

densità elettroniche Te = 30000 K e ne = 100cm−1 mentre γtotal è il coefficiente di
emissione continua (in unità di erg ∗cm3 ∗s−1 ∗Hz−1) che include i processi di free-free

e free-bound dell’H e le emissioni dell’He neutro e ionizzato. Il risultato che si ottiene

è che la presenza dell’emissione nebulare continua contribuisce in maniera significativa

al flusso continuo totale per lunghezze d’onda maggiori della Lyman-α e porta ad una

diminuzione dalla larghezza equivalente della linee in emissione.

• Per quanto riguarda la Funzione di Massa Iniziale (IMF), dal momento che i risultati di

diversi modelli idrodinamici convergono sul fatto che stelle sia con massa spropositata-

mente alta (M ∼ 103 M�) che con valori di massa molto ridotti (M ∼ M�) sono da

ritenersi possibili, una IMF di Salpeter (a legge di potenza con α = 2.35) è stata adottata
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Linea λ [Å] Coefficiente della linea di emissione cl
[erg]

Flusso ionizzante appropriato Qi

Lyman-α 1215 1.04× 10−11 Q(H)
He II 1640 5.67× 10−12 Q(He+)
He II 3203 3.32× 10−13 Q(He+)
He I 4026 9.25× 10−13 Q(He0)
He I 4471 1.90× 10−13 Q(He0)
He II 4686 7.13× 10−13 Q(He+)
Hβ 4861 4.47× 10−13 Q(H)
He I 5016 1.31× 10−13 Q(He0)
He I 5876 4.90× 10−13 Q(He0)
Hα 6563 1.21× 10−12 Q(H)

Tabella 3: Sono elencate, a partire da sinistra nel seguente ordine, le 10 righe in emissione in-

dagate dal modello, le relative lunghezze d’onda, il relativo coefficiente e l’appropriato flusso

ionizzante.

su tre diversi range di massa: uno standard [1 − 100] M�, uno standard esteso anche a

stelle super massicce [1− 500]M� e uno che considera solo stelle massicce e super mas-

sicce [50− 500]M�. Per tutti e tre i modelli è stato ottenuto un tracciato senza perdita di

massa, mentre uno con forte perdita di massa è stato ottenuto solo per gli ultimi due.

3.1 Proprietà di stelle individuali

Andiamo ora a vedere quali sono le principali proprietà dello spettro ionizzante delle stelle

di Pop III e in che modo dipendono dai parametri adottati nei modelli.

3.1.1 Spettro dell’H2 dissociato e ionizzato

In Figura 13 (da Schaerer et al. 2001) sono mostrate le predizioni del flusso di fotoni io-

nizzanti qi (pannello in alto) e dell’intensità dello spettro descritta dai rapporti q(He0)/q(H)
e q(He+)/q(H) (pannelli al centro e in basso), entrambe in funzione della Teff . Il flusso di

fotoni ionizzanti per unità di superficie qi, dato in unità di fotoni ∗ s−1 ∗ cm−2, è legato al

flusso di fotoni ionizzanti prodotti da una singola stellaQi, dato in unità di fotoni∗s−1, tramite

l’equazione:

Qi = 4πR2
∗qi = 4πR2

∗

∫ ∞

νi

Fν

hν
dν

dove R∗ è il raggio stellare, Fν è la distribuzione spettrale del flusso (in erg ∗ cm−2 ∗ s−1 ∗
Hz−1) e νi è la frequenta del potenziale di ionizzazione appropriato. Le linee continue in Fig. 13
mostrano i risultati ottenuti dai modelli a piani paralleli non-LTE: si nota in particolare la grande

frazione di fotoni emessi la cui energia è in grado di ionizzare He I ed He II in stelle con Teff ≥
40000K e Teff ≥ 80000K rispettivamente. Dal momento che le tracce evolutive che includono

intensa perdita di massa evolvono dalla ZAMS (a ∼ 100000 K perM ≥ 100 M�) verso il blu,

il range di temperature è stato esteso fino alla più alta possibile che disponesse di un modello

inclusivo di venti stellari. Nel pannello inferiore si osserva come i rapporti q(He0)/q(H) e
q(He+)/q(H) continuino a crescere con l’aumentare della Teff fintanto che il massimo della

distribuzione del flusso non ha ancora raggiunto i 54 eV. E’ importante ricordare però che nel

caso di atmosfere che includono venti stellari, il flusso ionizzante dipende anche dalla densità

del vento: se quest’ultimo è sufficientemente denso il flusso in grado di ionizzare l’He II può

venire addirittura soppresso.
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2.3.2. Initial mass function

The question of the masses and mass distribution of metal-
free stars has been studied since the 1960’s (see the volume
of Weiss et al. 2000 for recent results).

While the outcome from various hydrodynamical mod-
els and other studies still differ, there seems to be an over-
all consensus that stars with unusually large masses (up
to ∼103M�) may form, possibly even preferentially (e.g.
Abel et al. 1998; Bromm et al. 1999, 2001; Nakamura &
Umemura 2001). Uehara et al. (1996) and Nakamura &
Umemura (1999, 2001) also find that the formation of
stars with masses down to ∼1 M� is not excluded (cf. also
Abel et al. 2001). The differences may be of various ori-
gins (adopted numerical scheme and resolution, treatment
of radiation transfer and optically thick regions etc.).

In view of our ignorance on this issue we adopt a va-
riety of different upper and lower mass limits of the IMF
assumed to be a powerlaw, with the aim of assessing their
impact on the properties of integrated stellar populations.
The main cases modeled here are summarised below in
Table 2. Except if mentioned otherwise, the IMF slope
is taken as the Salpeter value (α = 2.35) between the
lower and upper mass cut-off values Mlow and Mup re-
spectively. The consideration of stars even more massive
than 1000 M� (or no mass loss models with >500 M�) is
limited by the availability of evolutionary tracks for such
objects. The tabular data given below allows the calcu-
lation of integrated populations with arbitrary IMFs for
ZAMS populations and the case of a constant SFR.

3. Properties of individual stars

We now discuss the properties of the ionising spectra and
their dependence on assumptions of model atmospheres.
The ZAMS properties of individual stars as well as their
average properties taken over their lifetime (i.e. including
the effect of stellar evolution) are presented next.

3.1. Ionising and H2 dissociating spectra

The ionising photon fluxes qi and the hardness of the spec-
trum (described by q(He0)/q(H) and q(He+)/q(H)) pre-
dicted by various atmosphere models as a function of Teff

are shown in Fig. 2. The ionising photon flux per surface
area qi, given in units of photons s−1 cm−2, is related to
the stellar ionising photon flux Qi (in photons s−1) used
later by

Qi = 4πR2
?qi = 4πR2

?

∫ ∞
νi

Fν
hν

dν, (4)

where R? is the stellar radius, Fν the spectral flux distri-
bution (in erg cm−2 s−1 Hz−1), and νi the frequency of the
appropriate ionisation potential. The photon flux Q(LW)
in the Lyman-Werner band (11.2 to 13.6 eV) capable to
dissociate H2 is also calculated.

The solid lines in Fig. 2 give the predictions obtained
from the plane parallel non-LTE TLUSTY models. As al-
ready discussed by Tumlinson & Shull (2000, TS00), this

Fig. 2. Ionising photon flux (top panel) and hardness of the
ionising spectrum (middle and bottom panel) as a function
of effective temperature for various atmosphere models. Solid
lines connect plane parallel TLUSTY Pop III composition
models of various Teff and log g. Triangles show calculations
from the spherically expanding CMFGEN models for Pop III
stars. For comparison the pure H and He WR models of
Schmutz et al. (1992) are also shown (open squares and cir-
cles). Discussion in text.

shows in particular the high fraction of photons emitted
with energies capable to ionise He i and He ii for stars
with Teff >∼ 40 kK and >∼80 kK respectively.

As the stellar tracks with strong mass loss evolve from
the ZAMS (at ∼100 kK for M >∼ 100 M�) blueward, we
have also extended the temperature range to the hottest
temperatures for which atmosphere models with winds are
available (Schmutz et al. 1992, shown as open symbols in
Fig. 2). As best shown in the bottom panel, the ratios
q(He0)/q(H) and q(He+)/q(H) continue to increase with
Teff , as the maximum of the flux distribution has not yet
shifted above 54 eV. However, it is important to remember
that in the case of atmospheres with winds, the ionising
flux also depends on the wind density as illustrated by the
dispersion of the Schmutz et al. models for given Teff . For
example, for sufficiently dense winds the He ii ionising flux
can be completed suppressed (cf. Schmutz et al. 1992).
However, for the wind densities obtained in the present
models, this situation is not encountered (cf. below).

The ionising properties of ZAMS models for masses
between 5 and 1000 M� are given in Table 35.

5 The luminosities and Teff are taken from the set of tracks
without mass loss, complemented by the 1000 M� model of
Klapp (1983). As expected the differences between the vari-
ous ZAMS models is small. The approximate stellar models of
Bromm et al. (2001) and TS00 yield somewhat higher Teff by
up to ∼6 kK and 30 kK respectively.

Figura 13: Sono mostrati il flusso di fotoni ionizzanti (pannello in alto) e l’intensità dello spettro

ionizzante (pannelli al centro e in basso) in funzione della Teff per vari tipi di modelli. La linea

nera continua si riferisce a modelli a piani paralleli. I triangoli mostrano i calcoli ottenuti con

modelli in espansione sferica (i.e. forte perdita di massa). Infine, per confronto, i circoli e i

quadrati fanno riferimento ad un modello per una WR di puri H ed He.

E’ proprio dal confronto tra il modello a piani paralleli (no mass loss) e quello inclusivo

di venti stellari (strong mass loss) che si ottengono differenze interessanti: come da aspettativa,

quando si ha a che fare con stelle molto calde il secondo modello mostra delle leggere deviazioni

rispetto al primo, dal momento che il flusso continuo dell’He II si forma in strati atmosferici

progressivamente sempre più profondi, ma è a temperature Teff più basse che le differenze

tra atmosfere statica e in espansione sferica si fanno più importanti per q(He+). Quando però
si considerano le stelle di Pop III non individualmente ma come popolazione integrata (sarà

fatto nella prossima sezione), a dominare l’emissione di fotoni ionizzanti dell’He II sono gli

oggetti più caldi: ci si trova quindi in una strana situazione in cui gli effetti dei venti stellari o

non hanno un impatto significante sull’intensità q(He+)/q(H), oppure q(He+)/q(H) è troppo
debole per mostrare conseguenze osservabili. In conclusione, per descrivere i flussi ionizzanti

di una popolazione di stelle prive di metalli come la Pop III, si considera sicuro fare affidamento

su un modello atmosferico non-LTE a piani paralleli.

3.1.2 Proprietà del flusso ionizzante mediato sul tempo di vita

Riprendendo la Fig. 12 e osservando come le stelle più massicce evolvono rapidamente verso

temperature minori durante la loro breve vita in assenza di forte perdita di massa, appare evidente

come il flusso ionizzante (in particolar modo quello dell’He II) debba diminuire fortemente con

l’avanzare dell’età. In Figura 14 è mostrata questa diminuzione: la si ottiene dal confronto tra i

valori di intensità della ZAMS e quelli mediati sul tempo di vita. Entrambi i set di dati sono in

funzione della massa. Per tracce senza perdita di massa, si trova che il rapporto Q̄(He+)/Q̄(H)
è di uno o due (o più) fattori inferiore rispetto al corrispettivo valore ZAMS. Differenti e mi-

nori differenze si osservano per ovvie ragioni se si considera il rapporto Q̄(He0)/Q̄(H). Solo
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nel caso di estrema perdita di massa il valore di equilibrio dell’intensità del flusso ionizzante è

essenzialmente identico al corrispondente ZAMS.
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Table 5. Time averaged properties calculated from Pop III tracks with strong mass loss.

Mini lifetime Q̄(H) Q̄(He0) Q̄(He+) Q̄(H2) Q̄(He0)/Q̄(H) Q̄(He+)/Q̄(H)

1000. 2.430E+06 1.863E+51 1.342E+51 3.896E+50 2.013E+51 0.721E+00 0.209E+00
500. 2.450E+06 7.719E+50 5.431E+50 1.433E+50 8.345E+50 0.704E+00 0.186E+00
300. 2.152E+06 4.299E+50 3.002E+50 7.679E+49 4.766E+50 0.698E+00 0.179E+00
220. 2.624E+06 2.835E+50 1.961E+50 4.755E+49 3.138E+50 0.692E+00 0.168E+00
200. 2.628E+06 2.745E+50 1.788E+50 2.766E+49 3.028E+50 0.651E+00 0.101E+00
150. 2.947E+06 1.747E+50 1.156E+50 2.066E+49 1.917E+50 0.662E+00 0.118E+00
100. 3.392E+06 9.398E+49 6.118E+49 9.434E+48 1.036E+50 0.651E+00 0.100E+00
80. 3.722E+06 6.673E+49 4.155E+49 4.095E+48 7.466E+49 0.623E+00 0.614E-01

Fig. 3. Hardness of the ionising spectrum expressed by
q(He0)/q(H) and q(He+)/q(H) as a function of the initial stel-
lar mass. Dashed lines show the hardness of all ZAMS models.
The thick lines (dashed: no mass loss, dotted: high mass loss
tracks) show the average spectral hardness when stellar evo-
lution effects are taken into account. Note in particular the
importance of stellar evolution leading to a decrease of the
hardness of the He ii ionising spectrum by approximately a
factor of 2.

TLUSTY model of same log g, due to a depopulation of
the He ii groundstate induced by the stellar wind (Gabler
et al. 1989). Towards lower Teff differences between static
and spherically expanding atmospheres becomes progres-
sively more important for q(He+). However, in the inte-
grated populations considered later, the emission of He ii

ionising photons will be dominated by the hottest objects.
We are therefore likely left with the situations where ei-
ther possible wind effects have no significant impact on the
total q(He+)/q(H) hardness, or q(He+)/q(H) is too small
to have observable consequences. In conclusion, it appears
safe to rely only on non-LTE plane parallel atmospheres to

Table 6. Least square fits to the time averaged properties for
Pop III stars, metal-poor objects (Z = 1/50 Z�) and solar
metallicity stars for comparison. The time averaged quantities
log y(M) = a0 + a1x + a2x

2 + a3x
3 (Col. 1) are fitted as a

function of the initial mass (x = log(M/M�)) as 2nd or 3rd
order polynomials over the mass interval given in Col. 2. For
masses lower than the range considered the corresponding pho-
ton flux Q̄ is negligible. Q̄ values are in units of photon s−1,
stellar lifetimes t? in yr.

Quantity y mass range a0 a1 a2 a3

Z = 0 tracks with no mass loss:
Q̄(H) 9–500 M� 43.61 4.90 −0.83
Q̄(H) 5–9 M� 39.29 8.55
Q̄(He0) 9–500 M� 42.51 5.69 −1.01
Q̄(He0) 5–9 M� 29.24 18.49
Q̄(He+) 5–500 M� 26.71 18.14 −3.58
Q̄(H2) 5–500 M� 44.03 4.59 −0.77
t? 5–500 M� 9.785 −3.759 1.413 −0.186
Z = 0 tracks with strong mass loss:
Q̄(H) 80–1000 M� 46.21 2.29 −0.20
Q̄(He0) 80–1000 M� 45.71 2.51 −0.24
Q̄(He+) 80–1000 M� 41.73 4.86 −0.64
Q̄(H2) 80–1000 M� 46.25 2.30 −0.21
t? 80–1000 M� 8.795 −1.797 0.332
Solar metallicity tracks:
Q̄(H) 7–120 M� 27.89 27.75 −11.87 1.73
Q̄(He0) 7–120 M� 1.31 64.60 −28.85 4.38
Q̄(H2) 15–120 M� 41.90 7.10 −1.57
t? 7–120 M� 9.986 −3.497 0.894
Z = 1/50 Z� tracks:
Q̄(H) 7–150 M� 27.80 30.68 −14.80 2.50
Q̄(He0) 20–150 M� 16.05 48.87 −24.70 4.29
Q̄(He+) 20–150 M� 34.65 8.99 −1.40
Q̄(H2) 12–150 M� 43.06 5.67 −1.08
t? 7–150 M� 9.59 −2.79 0.63

properly describe the ionising fluxes of metal-free stellar
populations.

Can other effects, not included in the present model at-
mosphere grids, affect the ionising spectra? The effect of
non-coherent electron scattering could be important for
Teff >∼ 40 kK (Rybicki & Hummer 1994). Test calcula-
tions with the CMFGEN code of Hillier & Miller (1998)

Figura 14: Vienemostrata l’intensità dello spettro ionizzante, espressa dai rapporti q(He0)/q(H)
e q(He+)/q(H), in funzione della massa iniziale della stella. Le linee tratteggiate indicano le
intensità di tutti i modelli della ZAMS. Le linee continue (tratteggiata: no mass loss, a puntini:

strong mass loss) indicano invece l’intensità spettrale mediata, i.e. tengono conto degli effetti

dell’evoluzione stellare. Si nota in particolare l’importanza di quest’ultima nella diminuzione di

circa due fattori dell’intensità del flusso ionizzante dell’He II.

3.2 Proprietà integrate (galassie Pop III)

3.2.1 Evoluzione temporale dello spettro integrato

Se, come appena osservato in Fig. 14, l’evoluzione stellare ha effetti visibili sui singoli spet-

tri, allora anche dall’osservazione dell’evoluzione temporale degli spettri integrati di un evento

istantaneo burst e di una formazione stellare costante sarebbe normale aspettarsi delle differenze

sostanziali. In Figura 15 vengono mostrati proprio i flussi ionizzantiQ(H),Q(He0) eQ(He+)
in funzione del tempo per un evento istantaneo (pannello in alto) e per una formazione stellare

costante (pannello in basso): balza subito all’occhio la rapida diminuzione del flussoQ(He+) a
una distanza di ∼ 3 − 4Myr dall’evento causata dall’evoluzione delle stelle più massicce al di

fuori della ZAMS e dalla vita particolarmente breve che le caratterizza.

In Figura 16 viene mostrata la distribuzione dell’energia spettrale (SED) di una popolazione

integrata di stelle a metallicità nulla nel caso di una IMF di Salpeter con range [1− 500]M� e d

eventi istantanei di età 0 (ZAMS), 2 e 4 Myr. Nel pannello di sinistra si inserisce per confronto

anche la SED di un evento a bassa metallicità (Z = 1/50 Z� con range [1 − 150] M�, linea

a puntini). Della caratteristica intensità del flusso oltre il limite dell’He II (> 54 eV) se ne

è già discusso precedentemente, così come dell’importanza dell’emissione continua nebulare

(che domina per λ ≥ 1400 Å) che appare dal confronto tra lo spettro totale (linea continua) e
la pura emissione stellare (linea tratteggiata). Il contributo nebulare dipende fortemente dall’età,

dalla IMF e dalla storia della formazione stellare: per eventi con età ≤ 2Myr e per modelli con

formazione stellare costante questa emissione non è trascurabile.
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Lo spettro in Fig. 16 mostra in aggiunta alle linee di ricombinazione dell’H e dell’He I anche

intense righe di ricombinazione dell’He II (λλ = 1640, 3203, 4686Å) le quali rappresentano una
caratteristica unica degli eventi Pop III se paragonati alle popolazioni già arricchite di metalli.

Un altro effetto messo in luce da questa Figura è la rapida evoluzione temporale proprio di

queste righe di ricombinazione: già dopo ≥ 3 Myr dopo l’evento le forti linee di eccitazione

sono assenti. Nel caso di una formazione stellare costante, lo spettro di emissione all’equilibrio

è simile a quello di un evento di ∼ 1.3Myr.
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for some of the above CMFGEN models indicate negligi-
ble changes on the ionising photon fluxes. Compton scat-
tering, instead of the commonly implemented Thomson
scattering, should not affect the ionising fluxes of nor-
mal Pop III stars, as differences appear only above Teff >∼
150 kK (Hubeny et al. 2001). X-rays, originating from stel-
lar wind instabilities or interactions with magnetic fields,
can potentially increase the high energy (He+) ionising
flux in stars with weak winds (MacFarlane et al. 1994).
For Pop III stars such a hypothesis remains highly spec-
ulative. The adopted model atmospheres should thus well
describe the spectra of the objects considered here.

3.1.1. Comparisons with other Pop III calculations

As expected, our calculations for individual stars of a given
Teff agree quite well with those of TS00 based also on
the TLUSTY model atmospheres. As briefly mentioned
above, small differences are found with their ZAMS po-
sitions calculated with simplified stellar models. For in-
tegrated populations the use of a proper ZAMS leads to
somewhat softer spectra (cf. Sect. 4.1).

As pointed out by Bromm et al. (2001) the spectral
properties of stars with M >∼ 300 M� are essentially in-
dependent of stellar mass, when normalised to unit stellar
mass. The degree to which this holds can be verified from
Table 3. If correct, it would imply that the total spectrum
of such a population would be independent of the IMF and
only depend on its total mass. Our results for the 1000M�
ZAMS star are in rather good agreement with the ionis-
ing fluxes of Bromm et al. (2001, their Table 1)6. However,
as already apparent from their Fig. 3 the deviations from
this approximate behaviour are not negligible for the He+

ionising flux. In consequence we find e.g. Q(H) reduced by
12% and He ii recombination line strengths reduced by a
factor 2 for a population with a Salpeter IMF from 300
to 1000 M�! Larger difference are obviously obtained for
IMFs with Mlow < 300 M�. Further differences (due to
the inclusion of nebular continuous emission) with Bromm
et al. (2001) are discussed in Sect. 4.

3.2. Time averaged ionising properties

As clear from Fig. 1, massive stars evolve rapidly toward
cooler temperatures during their (short) lifetime in the
absence of strong mass loss. It is thus evident that espe-
cially the He ii ionising flux will strongly decrease with
age. To quantify this effect we have calculated the lifetime
averaged ionising flux Q̄i along the evolutionary tracks,
defined by

Q̄i(M) =

∫ t?(M)

0 Qi(t,M)dt
t?(M)

, (5)

where t? is the stellar lifetime. The results calculated for
both sets of tracks (no mass loss, strong mass loss) are

6 Our values for Q(H), Q(He0), and Q(He+) differ by 0, +3,
and − 25% respectively from the values of Bromm et al.

Fig. 4. Ionising photon fluxes Q(H), Q(He0) and Q(He+) as a
function of time for instantaneous burst models (upper panel)
or constant star formation (lower panel). For each group of
3 lines (using the same symbols) Q(H), Q(He0) and Q(He+)
are given from top to bottom. Different IMFs are illustrated
by the dotted (model ID A), solid (model B) and long-dashed
lines (model C) respectively (cf. Table 2). The units are pho-
ton s−1 M−1

� for the burst and photon s−1 normalised per unit
SFR (in M� yr−1) for constant SF. Note in particular the rapid
decrease of the He ii ionising flux ∼3–4 Myr after the burst.

given in Tables 4 and 5 respectively. For convenience we
also provide simple fits (linear or quadratic) of these values
as a function of the initial mass M in Table 6. Together
with t? the average ionising flux Q̄i defined in this manner
in particular allows one to calculate the correct values of
the ionising flux, recombination line luminosities etc. for
integrated populations at equilibrium, i.e. for the asymp-
totic value obtained for a constant star formation rate.

The time averaged hardness as a function of mass is
compared to the ZAMS value in Fig. 3. For tracks without
mass loss, Q̄(He+)/Q̄(H) is found to be a factor of two
or more below the ZAMS value. Smaller differences are
obtained for obvious reasons for Q̄(He0)/Q̄(H). Only in
the case of very strong mass loss, the equilibrium value
of the hardness of the ionising spectrum is found to be
essentially identical as the ZAMS value.

For Pop I stars the effect of time dependent and time
averaged ionising fluxes and the spectral hardness based
on recent atmosphere models have been studied earlier
in various contexts (analysis of O star populations from
integrated spectra, studies of the diffuse ionised gas; see
e.g. Schaerer 1996, 1998). For comparison the resulting fits
for solar metallicity and 1/50 Z� are also given in Table 6.

Figura 15: Vengono mostrati i flussi ionizzantiQ(H),Q(He0) eQ(He+) in funzione del tempo
per un evento istantaneo (pannello in alto) e per una formazione stellare costante (pannello in

basso). Per ogni gruppo di 3 linee i flussi Q(H), Q(He0) e Q(He+) vengono forniti dall’alto
verso il basso. Diverse IMF sono state considerate: linea a puntini - [1−100]M�, linea continua

- [1 − 500] M�, linea tratteggiata - [50 − 500] M�. Le unità sono fotoni ∗ s−1 ∗ M−1
� per

l’evento e fotoni∗s−1 normalizzati per unità di SFR (in M�∗yr−1) per la formazione costante.

Si nota in particolare la rapida diminuzione del flusso Q(He+) a una distanza di ∼ 3 − 4 Myr

dall’evento.

La Figura 17 mostra l’evoluzione temporale dell’intensità della riga He II λ1640 rispetto
a quella dell’Hβ per diverse IMF nei casi di evento istantaneo (pannello in alto) e formazione

costante (pannello in basso) con forte perdita di massa. Dal momento che il tempo di vita delle

stelle su cui influiscono le variazioni di IMF è di∼ 2−4Myr, è ovvio non osservare cambiamenti

per età ≥ 4Myr. I fatti interessanti da notare sono:

• Anche per una IMF standard sul range [1−100]M�, l’intensità massima della riga dell’He

II λ1640 è eccezionalmente larga se paragonata a quella di una normale popolazione a
metallicità non nulla;

• Estendere la IMF a 500− 1000M� porta ad avere un rapporto I(1640)/I(Hβ) ∼ 1.5− 2;

• Anche nel caso più sfortunato di grandi perdite di massa la presenza della riga dell’He II

λ1640 è mantenuta fino a ∼ 4Myr;

• Per modelli senza perdita di massa (e per i range di massa considerati qui) il valore di

equilibrio del rapporto I(1640)/I(Hβ)∼ 0.1−0.6. Per confronto si sappia che per i quasar
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Fig. 5. Spectral energy distribution (SED) including H and He recombination lines for model B (solid line, see Table 1 for
line identifications). Left panel: ZAMS population. The pure stellar continuum (neglecting nebular emission) is shown by the
dashed line. For comparison the SED of the Z = 1/50 Z� population (model ZL: Salpeter IMF from 1–150 M�) is shown by the
dotted line. The vertical dashed lines indicate the ionisation potentials of H, He0, and He+. Note the presence of the unique He ii

features (shown as thick dashed lines) and the importance of nebular continuous emission. Right panel: temporal evolution of
the spectrum for 0, 2 and 4 Myr showing the rapid change of the emission line spectrum, characterised by the disappearance of
the He ii lines.

4. Population III “galaxies”

4.1. Time evolution of integrated spectra

The temporal evolution of the integrated ionising photon
flux of an instantaneous burst and the case of constant
star formation is plotted in Fig. 4 for different IMFs. Most
notable is the rapid decrease of the He ii ionising flux in
a burst, due to the evolution of the most massive stars off
the hot ZAMS and due to their short lifetime.

Our values compare as follows with other calculations
of Q(H) available in the literature: when scaled to the
same lower mass cut-off of the IMF (Mlow = 0.024 M�),
our ZAMS model for IMF A (Table 2) agrees with Q(H)
(age ∼ 0) of Cojazzi et al. (2000). The same holds for
Q(H) of Ciardi et al. (2000), when adopting their IMF
(Salpeter from 1 to 40 M�). A good agreement is found
with Q(H) of TS00 (ZAMS population with a Salpeter
IMF from 0.1 to 100 M�), whereas the slightly cooler
ZAMS (cf. Sect. 3.1.1) implies a somewhat softer spectrum
(Q(He+)/Q(H) ∼ 0.03 instead of 0.05). Differences with
Bromm et al. (2001) have already been discussed above
(Sect. 3.1.1).

Spectral energy distributions of integrated zero metal-
licity stellar populations are shown in Fig. 5 for the case
of a Salpeter IMF from 1 to 500 M� and instantaneous
bursts of ages 0 (ZAMS), 2, and 4 Myr. Overplotted on
the continuum (including stellar + nebular emission: solid

lines) are the strongest emission lines for illustration pur-
pose. In the left panel we show for comparison the spec-
trum of a burst at low metallicity (1/50 Z�, Salpeter
IMF from 1–150 M�; dotted line). The striking differ-
ences, most importantly in the ionising flux above the
He ii edge (>54 eV), have already been discussed by TS00.
The comparison of the total spectrum (solid line) with
the pure stellar emission (dashed) illustrates the impor-
tance of nebular continuous emission neglected in earlier
studies (TS00, Bromm et al. 2001), which dominates the
ZAMS spectrum at λ >∼ 1400 Å. The nebular contribu-
tion, whose emission is proportional to Q(H) (Eq. (2)),
depends rather strongly on the age, IMF, and star forma-
tion history. For the parameter space explored here (cf.
Table 2), we find that nebular continuous emission is not
negligible for bursts with ages <∼2 Myr and for constant
star formation models.

The spectra in Fig. 5 show in addition to the H and
He i recombination lines the presence of the strong He ii

λλ 1640, 3203, and 4686 recombination lines, which – due
to the exceptional hardness of the ionising spectrum – rep-
resent a unique feature of Pop III starbursts compared to
metal enriched populations (cf. TGS01, Oh et al. 2001a;
Bromm et al. 2001). Another effect highlighted by this
Figure is the rapid temporal evolution of the recombi-
nation line spectrum. Indeed, already >∼3 Myr after the
burst, the high excitation lines are absent, for the reasons
discussed before. In the case of constant star formation,

Figura 16: Viene mostrata la distribuzione dell’energia spettrale (SED) di una popolazione inte-

grata di stelle a metallicità nulla nel caso di una IMF di Salpeter con range [1−500]M� ed eventi

istantanei di età 0 (ZAMS, pannello di sinistra e pannello in alto di destra), 2 (pannello di destra

al centro) e 4 Myr (pannello di destra in basso). Nel pannello di sinistra si inserisce per confronto

anche la SED di un evento a bassa metallicità (Z = 1/50 Z� con range [1 − 150] M�, linea a

puntini). Le linee verticali tratteggiate si riferiscono ai potenziali di ionizzazione dell’H, dell’He

I e II. Il pannello di destra rende evidente gli effetti dell’evoluzione temporale sullo spettro: la

forti linee dell’He II scompaiono.
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Fig. 6. Temporal evolution of the relative He ii λ1640/Hβ line
intensity for various models. Upper panel: instantanous burst
models with different IMFs and for no mass loss tracks (dot-
ted, dashed, solid) and high mass loss (dash-dotted, long dash
– dotted; see symbols in Table 2). Lower panel: same as above
for constant star formation models. The shaded ranges on the
right indicate He ii λ1640/Hβ intensities of quasars and maxi-
mum values expected for metal-poor H ii regions. For the IMFs
considered here I(1640)/I(Hβ) can reach the high values typ-
ical of quasars for very young bursts or in the (extreme) case
of high mass loss.

the emission line spectrum at equilibrium is similar to a
burst of ∼1.3 Myr (cf. Fig. 6).

Figure 6 shows the temporal evolution of the line inten-
sity of He ii λ1640 with respect to Hβ for different IMFs,
instantaneous bursts (upper panel) or constant star for-
mation (lower panel), and the two sets of stellar tracks
(see model designations in Table 2). As the lifetime of
the stars affected by the IMF variations considered here
is ∼2–4 Myr, no changes are seen at ages >∼4 Myr. The
following points are worthwhile noticing:

1) already for a “normal” IMF with Mup = 100 M� the
maximum He ii λ1640 intensity is exceptionally large
for pure stellar photoionisation compared to metal-
poor stellar populations (cf. TS00);

2) extending the IMF up to 500–1000 M� leads to
I(1640)/I(Hβ) up to ∼1.5–2;

3) in the unlikely case of high mass loss the He ii λ1640
intensity is maintained for up to ∼4 Myr;

4) for models without mass loss, the equilibrium val-
ues of I(1640)/I(Hβ) are of the order of ∼0.1–0.6
for the IMF range considered here. For compari-
son, I(1640)/I(Hβ) ∼ 1.0–3.2 for a power law spec-
trum Lν ∝ ν−α and typical values α ∼ 1–1.8 for
quasars (Elvis et al. 1994; Zheng et al. 1997), and the

Fig. 7. Temporal evolution of Lyman-α (top) and Hβ (bottom)
for instantaneous burst models. Note that very large maxi-
mum equivalent widths are obtained. As the IMF and track
variations considered here concern only the most massive stars
(M >∼ 50–100 M�) the predictions are only affected at young
ages (<∼4 Myr)

largest intensities in (rare) metal-poor H ii regions are
I(1640)/I(Hβ) <∼ 0.15, as expected from their mea-
sured He ii λ4686 intensity.

The equivalent widths for the strongest H and He ii lines
and their dependence on the IMF and stellar tracks are
shown in Figs. 7 and 8. Maximum equivalent widths of
∼700 and 3200 Å are predicted for the optical lines of Hβ
and Hα (not shown) respectively. W(Lyman-α) reaches
values up to ∼2100 Å at the ZAMS, but is potentially
affected or destroyed by radiation transfer or other effects
(cf. Tenorio-Tagle et al. 1999). The maximum equivalent
width of the He ii λλ 1640 and 4686 recombination lines on
the ZAMS is predicted to be ∼100 and 150 Å respectively.

What variations are typically obtained for different
IMF slopes? Varying α between 1. and 3. one finds the
following changes for bursts at age 0 Myr with respect
to the Salpeter slope: for models A and B I(1640)/I(Hβ)
(and the other He ii intensities) varies between ∼−60%
and +50%, W (Ly−α) changes by not more than ∼20%,
and W (He ii λ1640) varies between ∼−50% and +60%.
For obvious reasons, populations most biased towards
massive stars (i.e. large values of Mlow) are the least sensi-
tive to the exact IMF slope (cf. Bromm et al. 2001). E.g.,
the above quantities vary by <∼20% for model C.

Much larger Lyman-α and He ii λ1640 equivalent
widths (∼3100 and 1100 Å respectively) have been pre-
dicted for a ZAMS population of exclusively massive stars
by Bromm et al. (2001). This overestimate is due to two
effects acting in the same direction: their simplified use of

Figura 17: Evoluzione temporale dell’intensità del rapporto He II λ1640/Hβ per diversi modelli.
Pannello in alto: modelli di eventi istantanei con diverse IMF e per tracce senza perdita di massa

(linee continua, tratteggiata e a puntini) e forte perdita di massa (linee tratto-punto). Pannello

in basso: come per il pannello sopra ma nel caso di formazione stellare costante. Per le IMF

considerate qui il rapporto I(1640)/I(Hβ) può raggiungere alti valori tipici dei quasar per eventi
molto giovani o del caso (estremo) di intensa perdita di massa.
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(ovvero l’unica altra sorgente cosmica che mostra le righe di ricombinazione dell’He II)

tale rapporto vale ∼ 1− 3.2.

Le larghezze equivalenti delle righe più forti dell’H e dell’He II e le relative dipendenze

dalla IMF e dalle tracce evolutive sono mostrate in Figura 18. Le massime larghezze equivalenti

predette per l’Hα (non mostrata), l’Hβ e per le linee di emissione dell’He II alla ZAMS (λλ 1640
e 4686) sono rispettivamente ∼ 700, 3200, ∼ 150 e 100 Å. Sempre alla ZAMS la W(Lyman-α)
raggiunge valori di ∼ 2000 Å.

Vediamo ora quali cambiamenti si ottengono modificando la pendenza della IMF. Variando

il valore di α tra 1 e 3, i.e. α ∼ 1 favorisce le stelle più piccole e comporta una diminuzione
della luminosità mentre α ∼ 3 favorisce quelle massicce e implica un aumento della luminosità,
per un evento di 0 Myr (rispetto ad una IMF di Salpeter) i cambiamenti che si osservano sono

i seguenti: per le IMF con range [1 − 100] e [1 − 500] M� il rapporto I(1640)/I(Hβ) varia da
∼ −65%a∼ +50%, esattamente come laW(He IIλ1640). LaW(Lyman-α) invece non varia più
del ∼ 20%. Per ovvie ragioni, le IMF che favoriscono le stelle più massicce sono anche quelle

meno sensibili alle variazioni di α: per il modello con range [50 − 500] M� tutte le quantità

precedenti variano ≤ 20%. Per quanto riguarda i valori per la Lyman-α e la He II λ1640 di
popolazioni prive di metalli, si ottiene che sono ∼ 3− 4 e ∼ 80 volte superiori rispetto a quelli
di popolazioni con bassa metallicità (Z = 1/50 Z�) e una IMF standard.
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Fig. 6. Temporal evolution of the relative He ii λ1640/Hβ line
intensity for various models. Upper panel: instantanous burst
models with different IMFs and for no mass loss tracks (dot-
ted, dashed, solid) and high mass loss (dash-dotted, long dash
– dotted; see symbols in Table 2). Lower panel: same as above
for constant star formation models. The shaded ranges on the
right indicate He ii λ1640/Hβ intensities of quasars and maxi-
mum values expected for metal-poor H ii regions. For the IMFs
considered here I(1640)/I(Hβ) can reach the high values typ-
ical of quasars for very young bursts or in the (extreme) case
of high mass loss.

the emission line spectrum at equilibrium is similar to a
burst of ∼1.3 Myr (cf. Fig. 6).

Figure 6 shows the temporal evolution of the line inten-
sity of He ii λ1640 with respect to Hβ for different IMFs,
instantaneous bursts (upper panel) or constant star for-
mation (lower panel), and the two sets of stellar tracks
(see model designations in Table 2). As the lifetime of
the stars affected by the IMF variations considered here
is ∼2–4 Myr, no changes are seen at ages >∼4 Myr. The
following points are worthwhile noticing:

1) already for a “normal” IMF with Mup = 100 M� the
maximum He ii λ1640 intensity is exceptionally large
for pure stellar photoionisation compared to metal-
poor stellar populations (cf. TS00);

2) extending the IMF up to 500–1000 M� leads to
I(1640)/I(Hβ) up to ∼1.5–2;

3) in the unlikely case of high mass loss the He ii λ1640
intensity is maintained for up to ∼4 Myr;

4) for models without mass loss, the equilibrium val-
ues of I(1640)/I(Hβ) are of the order of ∼0.1–0.6
for the IMF range considered here. For compari-
son, I(1640)/I(Hβ) ∼ 1.0–3.2 for a power law spec-
trum Lν ∝ ν−α and typical values α ∼ 1–1.8 for
quasars (Elvis et al. 1994; Zheng et al. 1997), and the

Fig. 7. Temporal evolution of Lyman-α (top) and Hβ (bottom)
for instantaneous burst models. Note that very large maxi-
mum equivalent widths are obtained. As the IMF and track
variations considered here concern only the most massive stars
(M >∼ 50–100 M�) the predictions are only affected at young
ages (<∼4 Myr)

largest intensities in (rare) metal-poor H ii regions are
I(1640)/I(Hβ) <∼ 0.15, as expected from their mea-
sured He ii λ4686 intensity.

The equivalent widths for the strongest H and He ii lines
and their dependence on the IMF and stellar tracks are
shown in Figs. 7 and 8. Maximum equivalent widths of
∼700 and 3200 Å are predicted for the optical lines of Hβ
and Hα (not shown) respectively. W(Lyman-α) reaches
values up to ∼2100 Å at the ZAMS, but is potentially
affected or destroyed by radiation transfer or other effects
(cf. Tenorio-Tagle et al. 1999). The maximum equivalent
width of the He ii λλ 1640 and 4686 recombination lines on
the ZAMS is predicted to be ∼100 and 150 Å respectively.

What variations are typically obtained for different
IMF slopes? Varying α between 1. and 3. one finds the
following changes for bursts at age 0 Myr with respect
to the Salpeter slope: for models A and B I(1640)/I(Hβ)
(and the other He ii intensities) varies between ∼−60%
and +50%, W (Ly−α) changes by not more than ∼20%,
and W (He ii λ1640) varies between ∼−50% and +60%.
For obvious reasons, populations most biased towards
massive stars (i.e. large values of Mlow) are the least sensi-
tive to the exact IMF slope (cf. Bromm et al. 2001). E.g.,
the above quantities vary by <∼20% for model C.

Much larger Lyman-α and He ii λ1640 equivalent
widths (∼3100 and 1100 Å respectively) have been pre-
dicted for a ZAMS population of exclusively massive stars
by Bromm et al. (2001). This overestimate is due to two
effects acting in the same direction: their simplified use of

(a)
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Fig. 8. Same as 7 for the He ii λ1640 (top) and He ii λ4686
(bottom) recombination lines. Note that large maximum equiv-
alent widths.

the spectrum of a 1000 M� star with the hardest spec-
trum as representative for the entire population7, and
most importantly the neglect of nebular continuous emis-
sion, which – for the case of a Salpeter IMF from 300
to 1000 M� – contributes ∼75% of the total light at λ
1640 and thus strongly reduces the He ii λ1640 equiva-
lent width (cf. above). Accounting for these effects yields
W (Lyman-α) ∼ 2000 and W (1640)∼ 120 Å for their IMF.

Our calculation of the nebular continuous emission as-
sumes density bounded objects, i.e. negligible escape of
Lyman continuum photons out of the “Pop III galaxies”
(fesc � 1). If this is not the case, one likely has a situation
where nevertheless all He ii ionising photons are absorbed
– i.e. L(He ii λ1640) remains identical – while some H
ionising photons escape thereby reducing the continuum
emission (proportional to Q(H) (Eq. (2)). Although the es-
cape fraction of ionising photons in distant galaxies or the
first building blocks thereof remains badly known, there
are theoretical and observational indications for rather low
escape fractions, of the order of ∼10% (see e.g. Leitherer
et al. 1995; Dove et al. 2000; Steidel et al. 2001; Hui
et al. 2001). For such moderate an escape fraction, nebular
continuous emission remains thus dominant when strong
emission lines are expected, leading to He ii equivalent
widths not much larger than predicted here. Estimates
for small Pop III halos suggest, however, large escape frac-
tions (Oh et al. 2001b). In short, the caveat regarding the
uncertainty on fesc, which affects both emission line lu-
minosities and nebular continuum emission, must be kept

7 For a Salpeter IMF from 300–1000 M� this leads to an
overestimate of L(1640) by a factor of 2 (cf. Sect. 3).

in mind. A more detailed treatment including geometrical
effects, radiation transfer etc. (cf. Ciardi et al. 2001) are
beyond the scope of our estimates.

Regarding the equivalent widths, we conclude that
in any case the maximum values of W (Lyman-α) and
W (He ii λ1640) of metal-free populations are ∼3–4 and
∼80 times larger than the values predicted for very metal-
poor stellar populations (Z = 1/50 Z�) with a “normal”
IMF including stars up ∼100 M�. When measured in
the rest-frame, these will further be amplified by a fac-
tor (1 + z), where z is the redshift of the source.

4.2. Star formation indicators

In the case of constant star formation, the ionising prop-
erties tend rapidly (typically over ∼5–10 Myr depending
on the IMF) to their equilibrium value, which is then pro-
portional to the star formation rate (SFR). In particular,
recombination line luminosities Ll are then simply given
by

Ll = cl (1− fesc)Qi

(
SFR

M� yr−1

)
= fl

(
SFR

M� yr−1

)
. (6)

The predicted values fl (in erg s−1) for He ii λ1640 and
Hα for the IMFs considered here are given in Table 7 for
the case of a negligible escape fraction of ionising photons
(fesc = 0). For other lines, or to compute the Qi not listed
explicitly, the corresponding value can easily be derived
using Eq. (1) and the emission coefficients in Table 1. Also
listed are the He i ionising production and the photon flux
in the Lyman Werner band of H2 for a star formation rate
of 1 M� yr−1. For comparison with SFR indicators used
for “normal” galaxies we also indicate the mass conver-
sion factor cM expressing the relative masses between our
model IMF and a “standard” Salpeter IMF with Mlow =
0.1 and Mup = 100 M� used frequently throughout the
literature, i.e. cM =

∫ 100

0.1 MΦ(M)dm/
∫Mup

Mlow
MΦ(M)dm.

Compared to the “standard” Hα SFR indicator for so-
lar metallicity objects (cf. Kennicutt 1998; Schaerer 1999)
L(Hα) is ∼2.4 times larger for a Pop III object with the
same IMF, given the increased Q(H) production (cf. TS00
and above). Obviously, for IMFs more weighted towards
high mass stars, the SFR derived from Hα (or other H
recombination lines) is even more reduced compared to
using the standard Pop I SFR indicator. If detected, He ii

λ1640 can also be used as a star formation indicator as al-
ready pointed out by TGS01. Their corresponding value is
f1640 = 8.4× 1040× fevol, with fevol ∼ 0.4 (2.) accounting
in an approximate way for stellar evolution effects with-
out (with) mass loss. Including the full sets of evolutionary
tracks we find f1640 = 1.91×1040, for the 1–100 M� IMF,
i.e. less He ii emission than TGS01. Varying the IMF slope
α between 1. and 3. leads to changes of fHα (f1640) by
∼±0.5 (0.9) dex for models A and B, and to minor changes
(<∼0.1 dex) for model C. With the fits given in Table 6
the line luminosities can easily be computed for arbitrary
IMFs.

(b)

Figura 18: Evoluzione temporale della Lymanα (pannello di sinistra in alto), dell’Hβ (pannello

di sinistra in basso), dell’He II λ1640 (pannello di destra in alto) e dell’He II λ4686 (pannello di
destra in basso) per modelli di eventi istantanei. Dal momento che le variazioni di IMF e tracce

evolutive qui considerate riguardano solo le stelle più massicce (M ≥ 50− 100M�), le uniche

predizioni che ne subiscono l’effetto sono quelle con età ≤ 4Myr.

3.2.2 Produzione di fotoni ed elementi pesanti

Rifacendoci alla Tab. 3, per stimare la produzione di metalli sono state considerate stelle

con massa compresa nei range 8 ≤ M ≤ 40 M� e ∼ 130 ≤ M ≤ 260 M�, mentre è stato

trascurato il contributo di stelle longeve dalla massa intermedia (∼ 130 ≤ M ≤ 260 M�) e di

stelle non rotanti con massa M >∼ 260 M� (queste ultime perchè ci si aspetta che collassino

direttamente in un buco nero senza produrre metalli). La Tabella 4 mostra proprio queste stime:

la colonna 5 riporta la massa totale di metalli prodotti Mej , mentre le colonne 6-8 indicano i

contributi di carbonio, ossigeno e silicio. Le masse espulseMej sono in unità di M� per unità
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Metallicità Z Range di massa [M�] Perdita di massa Tasso di SNe [M
−1
� ] Mej Mej(C)

0 [1− 100] No 0.019 0.0076 0.0013

0 [1− 500] No 0.016 0.030 0.0023

0 [50− 500] No 0.0016 0.14 0.0065

0 [1− 500] Forte 0.016

0 [50− 1000] Forte 0.0013

Z� [1− 100] Alta 0.0019 0.038

1/50 Z� [1− 150] Normale 0.019 0.023 0.0025

Metallicità Z Range di massa [M�] Mej(O) Mej(Si) η

0 [1− 100] 0.0030 0.0005 0.065

0 [1− 500] 0.014 0.045 0.022

0 [50− 500] 0.067 0.025 0.016

0 [1− 500]
0 [50− 1000]
Z� [1− 100] 0.0036

1/50 Z� [1− 150] 0.014 0.0014 0.014

Tabella 4: Per 7 diversi modelli (descritti dalle prime 3 colonne) sono elencati nell’ordine (a

partire dalla quarta colonna): il tasso di SNe, la massa totale di metalli prodottiMej , i contributi

di carbonio, ossigeno e silicio, il coefficiente di efficienza di conversione η dato dal rapporto tra
il flusso ionizzante e la massa a riposo dei metalli prodotti.

di SFR. Il tasso di SNe (SNR), che include sia quelle classiche di tipo II che quelle di tipo Pair

Instability, è riportato nella colonna 4 in unità di SN per M� di stelle formate. Si noti che

i modelli della terza e quinta riga prevedono che l’unico contributo di metalli provenga dalle

PISNe, per il modello della prima riga invece l’unico contributo proviene dalle SNII mentre

i modelli della seconda e quarta riga prevedono contributi da entrambi i tipi di SNe. Con la

nona e ultima colonna viene finalmente introdotto il coefficiente adimensionale η di efficienza
di conversione dato dal rapporto tra il flusso ionizzante e la massa a riposo dei metalli prodotti:

η =

∫∞
0

∫∞
νH

Lν dνdt

Mejc2
=

Q(H) ∗ ĒQ

Mejc2

dove Lν è la luminosità spettrale e ĒQ è l’energia media dei fotoni del Lyman continuum. E’

utile ricordare che, siccome sia la produzione di fotoni che quella di metalli sono dominate dalle

stelle massicce, η è indipendente dalle IMF conM < 5− 8M�.

E’ evidente come per IMF standard le stelle di Pop III convertano in metalli una frazione

minore della loro massa iniziale rispetto a quella convertita da stelle con metallicità non nulla.

Tuttavia, per IMF che favoriscono maggiormente le stelle massicce (e permettono di fatto alle

PISNe di espellere fino a metà della massa iniziale delle loro progenitrici) la produzione di

metalli può essere simile o maggiore rispetto a quella di stelle con metallicità solari. Ancora più

evidente è come il coefficiente η di popolazioni MP e prive di metalli (considerando una IMF

standard) sia rispettivamente ∼ 3 e 8 volte maggiore di quello relativo ad una popolazione con
metallicità solare. Per buona parte questo incremento è dovuto alla maggior produzione di fotoni

ionizzanti e alla ridotta produzione di metalli. La presenza di stelle super massicce (M ∼ 130−
260 M�) che evolvono come PISNe comporta valori di η più bassi, ∼ 1.6 − 2.2%. L’aumento
di η che si osserva da Z� a 1/50 Z� indica un’intensa produzione di fotoni su elementi pesanti

che deve essere avvenuta durante le prime fasi dell’Universo. Infine è interessante osservare

i cambiamenti che subiscono le abbondanze di C, O e Si al variare della IMF: passando da

quella standard ad una che produce esclusivamente stelle massicce (modelli rispettivamente in

riga 1 e 3) il rapporto (O/C) ∼ 0.8(O/C)� incrementa di un fattore ∼ 4 mentre il rapporto
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(Si/C) ∼ 1.8(Si/C)� incrementa addirittura di un fattore ∼ 10. Lo stesso rapporto misurato
all’interno della Lyman-α forest restituisce un valore (Si/C) ∼ 2−3(Si/C)�. Se le espulsioni
delle stelle di Pop III sono davvero responsabili della massa di metalli presente all’interno della

Lyman-α forest, allora la modesta abbondanza di Si/C misurata sembrerebbe escludere per la

Pop III una IMF che favorisce troppo le stelle massicce.
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4 Osservabilità diretta: JWST vs ULT

Attualmente, il record di più redshift a cui sia mai stata osservata una galassia appartiene

a Oesch et al. (2016): si tratta di un oggetto a z ∼ 11 di massa M∗ ∼ 2 × 109 M� e con un

tasso di formazione stellare di ∼ 25 M�yr
−1. Il nuovo James Webb Space Telescope (JWST),

ormai prossimo all’arrivo, ha come obiettivo quello di puntare gli occhi sulle galassie primordiali

e spingere questo limite osservativo a valori di z ancora maggiori, dal momento che proprio

grazie all’effetto del redshift la luce di tali sorgenti cade nella banda del vicino infrarosso (NIR).

Il filtri del JWST possono raggiungere flussi limite di pochi nJy, aprendo di fatto una finestra

osservativa per quelle galassie di discreta massa che si trovano a z ≥ 15. Le galassie più piccole
invece, conM∗ ∼ 107 M�, saranno individuabili fino a z ∼ 12 (si stima di trovare∼ 60 oggetti
con una singola osservazione profonda nel range z = 8− 11).

Tuttavia, come largamente discusso nei capitoli precedenti, per comprendere la formazione

della prime stelle (e più in generale dell’Universo primordiale) gli oggetti da osservare sono i

mini aloni: la loro massa ridotta, Mhalo = 105 − 107 M�, comporta una massa totale di stelle

formate piuttosto piccola, MPopIII ∼ 103 M�, e di conseguenza una luminosità troppo bassa

per essere raggiunta dalle strumentazioni attuali. Nessuna delle missioni esistenti o programmate

è in grado di osservare un mini alone con le caratteristiche appena descritte.

4.1 Possibilità e limiti del JWST

I modelli presentati in Sez. 1.2 hanno permesso di predire il tasso di osservabilità delle stelle

di Pop III e delle loro PISNe in funzione del redshift zPopIII . I risultati sonomostrati in Figura 19

(da Liu & Bromm 2020). Sono stati adottati un campo di vista (FoV, i.e. area di indagine) di

10 arcmin2 per l’osservazione diretta della Pop III e uno di 10 deg2 per il rilevamento delle
loro PISNe. Nel caso più ottimistico, dove la miscelazione del metalli è considerata inefficiente

(βmix ∼ 0), l’osservabilità dei sistemi di Pop III andrebbe da∼ 10 unità∗arcmin−2 a zPopIII ∼
2 fino a 2000 unità∗arcmin−2 a zPopIII ∼ 10. Termination of Pop III star formation 13
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Figure 14. Detectablility of Pop III systems, for the optimistic model (solid), the strictly metal-free case with Zcrit . 10−6 Z� (dashed-

dotted), the pessimistic model based on the metal-poor fraction f̂ sim
mp with halo-scale metal mixing of simulated haloes (long-dashed),

and semi-analytical metal mixing models with βmix = 0.01, 0.03, 0.1, 0.3 and 1 (dotted, from top to bottom). The underlying Pop III

SFRD models are shown in Fig. 13. Left panel (a): Number of Pop III host systems per 10 arcmin2 as a function of horizon redshift

zPopIII, assuming that all Pop III stars are grouped into systems with MPopIII = 103 M�. The horizon redshifts for the JWST NIRCam
filter F150W are shown with the shaded region (zPopIII ∼ 0.5 − 1.5) and thick dashed vertical lines (zPopIII ∼ 1.5 − 3.75), given the

limiting (AB) magnitudes 31.4 and 33 for ultra-deep campaigns and lensing, respectively. Similarly, for the HST WFC3 filter F555W,

we have zPopIII ∼ 0.38− 0.75 (thick dotted), given a limiting magnitude of mV = 30 (for SNR > 5 in a 10-hour exposure). In each case,
we derive the magnitudes of Pop III stars of MPopIII = 1000− 5000 M� from the SPS code yggdrasil (Zackrisson et al. 2011), under

their Pop III.1 model (see the text of Sec. 4.3 for details). Right panel (b): PISN detection rates per 10 deg2 as a function of horizon

redshift zPopIII, assuming a typical PISN efficiency εPISN = 10−3 M−1
� for Pop III. The detection limits for LSST (g, r, i and z bands)

with and without circumstellar medium interactions are shown with the thick vertical dotted lines (zPopIII ∼ 0.75 − 2), while that for

JWST NIRSpec (SNR > 10) is shown with the orange dashed line (zPopIII ∼ 5), based on the properties of PISN candidate SN2016aps

(Nicholl et al. 2020). We also plot an upper limit of the PISN rate for Pop II/I stars with the gray shaded region, assuming no mass loss
by stellar winds (see main text for details).

as discussed below, it is non-trivial to identify Pop III host
systems at such low redshifts when Pop II/I star formation
is dominating and prevalent. This is particularly challeng-
ing at low redshifts (z . 1), where no powerful instrument
currently exists in the rest-frame UV to search for distinct
features of Pop III (e.g. bluer spectra and He ii emission
lines).

Beside direct observation of active Pop III stars them-
selves, detection of Pop III PISNe is another important chan-
nel to probe late-time Pop III star formation (Scannapieco
et al. 2005). However, we find that the scarcity of Pop III
stars remains the main obstacle to detection of their PISNe,
as seen in previous studies (e.g. Hummel et al. (2012)).
Even for a FoV as large as 10 deg2, the detection rate only
reaches 1 per year at zPopIII ∼ 7 in the optimistic model.
While the estimated horizon redshift is zPopIII ∼ 0.75 − 2
for LSST11, and that for JWST NIRSpec (SNR > 10) is
zPopIII ∼ 5, based on the properties of the recently dis-
covered PISN candidate SN2016aps (Nicholl et al. 2020).
For LSST, in the optimistic case with zPopIII = 2, where
all Pop III PISNe are massive interacting events similar
to SN2016aps (Nicholl et al. 2020) and luminous for long
(∼ 1 yr), a survey area of & 100 deg2 is required to de-
tect one Pop III PISN. For JWST, although it can reach

11 The range of zPopIII for LSST reflects the uncertainty in how
PISN blast waves interact with the circumstellar medium (Nicholl

et al. 2020).

zPopIII ∼ 5, it cannot afford a large survey area. For in-
stance, the FoV considered by the First Lights at REioniza-
tion (FLARE) project is only∼ 0.1 deg2, such that detection
of Pop III PISNe is unlikely to be achieved in a survey time
of a few years (Wang et al. 2017; Regős et al. 2020). In our
calculation of the PISN rates, we assume a Pop III PISN
efficiency εPISN = 10−3 M−1

� for typical top-heavy Pop III
IMFs. We adopt εPISN = 6 × 10−5 M−1

� for Pop II/I as an
optimal estimation, based on a Salpeter IMF from 0.1 to
200 M�, neglecting mass loss from stellar winds. Given such
assumptions and the Pop II/I SFRD from Madau & Dickin-
son (2014), we find that the Pop III contribution to the total
PISN rate remains below 10−3 at z . 7. Tuning the Pop III
IMF and normalization of the Pop III SFRD within obser-
vational constraints (e.g. Visbal et al. 2015; Inayoshi et al.
2016) can enhance the Pop III PISN rate by at most a factor
of 30, such that the dominance of Pop II/I remains, unless
the (average) PISN efficiency for Pop II/I stars is much lower
in reality than our optimal estimation. Note that the PISN
efficiency is highly sensitive to the upper mass limit of a stel-
lar population, which is still uncertain, especially for Pop III
and II stars with low metallicities. For metal-enriched stars
(Pop II/I), strong stellar winds may drive the upper mass
limit below the PISN threshold. In that case, only Pop III
would contribute to the PISN rate.

In general, our results indicate that detection of Pop III
stars and PISNe in the post-reionization epoch is ex-
tremely challenging, even for the optimistic model with
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Figura 19: Simulazione dell’osservabilità diretta di sistemi Pop III (stelle Pop III attive nel pan-

nello a sinistra, PISNe nel pannello a destra) nel caso di un modello ottimistico (linea viola

continua), nel caso di metallicità nulla con Zthr ≤ 10−6 Z� (linea blu tratto-punto) e nel caso

di modelli con diversi valori di βmix per la miscelazione di metalli (linee arancioni a puntini).

A sinistra: le linee verticali arancioni (z ∼ 1.5 − 3.75) e la regione arancio (z ∼ 0.5 − 1.5)
indicano i valori limite di zPopIII per il JWST NIRSpec rispettivamente nei casi di lensing gra-

vitazionale e osservazione ultra profonda. A destra: la linea verticale arancione (z ∼ 5) indica il
valore limite di zPopIII per il JWST NIRSpec nel caso di SNR > 10.
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Tuttavia, considerando che tali sistemi hanno in genere unamassa ridottaMPopIII = 103 M�
e tendo conto che la magnitudine limite nel NIR per JWST è 31.4, si deduce un limite di osserva-

bilità a zPopIII ∼ 0.5, il che riduce il tasso di rilevamento a ∼ 0.1 unità∗arcmin−2 (a cui però

vanno sommate le considerazioni fatte in Sez. 1.3 riguardo il dominio della luce emessa dalle

Pop II/I). Solo nel caso in cui il lensing gravitazionale portasse il limite di magnitudine a 33

sarebbe possibile raggiungere zPopIII ∼ 4 (dove si stimano esserci dozzine di sistemi Pop III in
un arcmin2), ma la frazione di sistemi che subiscono questo effetto rischia davvero di essere

troppo bassa per aspettarsi dei risultati.

Per quanto riguarda invece l’osservazione diretta delle PISNe, si trova che il principale osta-

colo al loro rilevamento resta la scarsità di stelle di Pop III. Si è stimato inoltre che il contri-

buto da parte della Pop III al tasso totale di PISNe rimane sotto a 10−3 a z ≤ 7, e dunque,
anche con un campo di vista così ampio (10 deg2 come detto sopra), il tasso di osservabilità
delle PISNe è di 1 unità all’anno a zPopIII ∼ 7: durante l’epoca post reionizzazione quin-
di, anche nel cui caso più ottimistico in cui la formazione stellare continui con un tasso di

[10−7 − 10−4]M� ∗ yr−1 ∗Mpc−3 fino a z ∼ 0, la loro osservazione diretta resta proibitiva.

4.2 Uno sguardo al futuro: l’Ultimately Large Telescope

Lamaggior parte delle informazioni che abbiamo a disposizione riguardo le stelle di Pop III (di

cui abbiamo largamente discusso nel presente lavoro) derivano da simulazioni numeriche, ov-

vero da modelli costruiti ad hoc che solo in rari casi si basano su dati di natura osservativa.

Esse constatano l’impossibilità della strumentazione attuale (e di quella pianificata nel futuro

più prossimo) di spingersi a redshift z a cui sono sicuramente presenti gli oggetti del nostro stu-
dio. Viene quindi naturale chiedersi: di quali apparati tecnici bisognerebbe disporre per poter

osservare direttamente la Pop III?

Nella ricerca di una risposta, i parametri fisici da tenere in considerazione sono due: la densità

numerica dei mini aloni, che si traduce in vincoli sulla larghezza del campo di vista, e le proprietà

stellari che determinano la luminosità, e quindi l’osservabilità, dei singoli oggetti. Per ottenere

entrambe le grandezze si dovrà ancora una volta fare affidamento ai modelli teorici introdotti

nei capitoli precedenti.

Il risultato ottenuto dallo studio di Schauer et al. (2020) è che la densità di Pop III è piut-

tosto alta, ciò significa che un campo di vista di alcuni arcmin sarà già sufficiente per il nostro

strumento, al quale però si chiede di raggiungere una magnitudine limite in banda AB di ≈ 39
a z ∼ 10 − 15 per sorgenti puntiformi. Una conclusione ovvia è che l’osservazione di singole
stelle di Pop III massicce risulta più difficile rispetto a quella di interi sistemi di Pop III (soprat-

tutto nel caso si tenga in considerazione anche l’emissione nebulare): i mini aloni infatti avere

un diametro di ∼ 1 kpc e anche se in realtà la regione che effettivamente emette la luce può es-
sere fino a 10 volte più piccola, essa resta comunque maggiore del diametro di una stella molto

massiccia.

Un telescopio con queste caratteristiche è stato proposto da Angel et al. (2008) a forma di

specchio raffreddato a liquido criogenico sulla Luna. Per evitare una montatura troppo comples-

sa, il posizionamento ideale sarebbe su uno dei due poli ed il puntamento sempre in direzione

dello zenith. Per assicurare l’isolamento termico, il luogo ideale dove costruirlo sarebbe all’in-

terno di un cratere perennemente in ombra. Il tempo limite di esposizione sarebbe fornito dalla

precessione lunare (sarebbe di diversi giorni) e sarebbe ulteriormente estendibile solo con l’in-

stallazione di una struttura per il tracciamento attivo. Tuttavia, per raggiungere la sensibilità

richiesta è necessario uno specchio dal diametro di 100 metri: ad una prima occhiata questa di-

mensione è senza dubbio proibitiva per la tecnologia attuale, ma non si è troppo ottimisti nel

pensare che sarà alla portata della tecnologia di metà secolo.
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