. Galassie -
- eamerrnes,



LA NATURA DELLE GALASSIE

1750 ca. Ipotesi di Kant sugli "universi isole”
1800 ca. Catalogo di Charles Messier degli oggetti nebulari

1845 ca. William Parsons (lord Rosse) riconosce strutture a spirale in alcune
nebulose utilizzando il telescopio Leviatano (1.8 m) in Irlanda

1850 ca. Catalogo di Sir John Herschel, figlio di William

1900 ca. New General Catalog di J.L.E. Dreyer con 8000 oggetti, in parte
riconducibili a emissione da nebulose stellari, in parte di origine ignota

1912 V.M. Slipher conferma la presenza di strutture a spirale in alcune nebulose
e vi riconosce uno spostamento Doppler delle righe spettrali

1920 11 Grande Dibattito tra H.D. Curtis e H. Shapley sulla natura delle nebu-
lose (riunione del 26 aprile alla National Academy of Sciences, Washington
D.C.)

e Curtis: natura extragalattica
e Shapley: natura galattica

e argomenti in parte inficiati dalle imprecisioni nei dati utilizzati, ma
utili per indicare le linee di ricerca

1922 Edwin Hubble con il 100 inch di Mt. Wilson risolve molte nebulose in
aggregati di stelle

1923 Osservazioni di variabili Cefeidi in M31 (Andromeda) ad opera di Hubble:
la relazione periodo-luminosita predice distanze 100 volte superiori alle
dimensioni della Galassia ricavate da Shapley (ca. 285 kpc, oggi ca. 800

kpc)

1926 Hubble pubblica The Realm of the Nebulae e propone la classificazione
morfologica delle galassie: ellittiche (E), spirali (S) e irregolari (Ir)
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4.

Morfologia
delle
galassie

. Ellittica (24%)
. Spirale
. Spirale barrata

(2+3 75%)
Irregolare (1%)




Classificazione delle galassie ellittiche

Parametro di ellitticita:

e=1——
(87
o = asse maggiore apparente
8 = asse minore apparente

Tipo:
E(10¢) o EO-E9

La massima ellitticita osservata ¢ ~ 0.7, cio¢ nel tipo E7
e Dipendenza dall’osservatore
e Intrinseca triassalita

e (alassie oblate e prolate

Magnitudine B | da -8 a-23
Massa da 10'Mgy | a 108Mg
Diametri da 0.1 kpc | a 100 kpc

Ellittiche giganti e nane
Galassie lenticolari (S0/SB0): galassie ellittiche con disco




Classificazione delle galassie spirali

Strutture estremamente organizzate, dominate dai bracci ricchi di stelle gio-
vani

Spirali normali (S) e spirali barrate (SB)

Tipo da a a ¢ con:

a % ~ 0.3 | spirali strette (6°) | distr. stell. regolare
%_Cf ~ 0.05 | spirali larghe (18°) | distr. stell. a gruppi

Caratteristiche fisiche piti uniformi:

Magnitudine B | da -16 a-23
Massa da 10°Mg, | a 1019M,
Diametri da 5 kpc a 100 kpc

Classificazione delle galassie irregolari

Strutture disorganizzate e amorfe
Ir T hanno qualche segno di organizzazione, barre eccentriche
Ir IT mostrano totale amorfismo

Caratteristiche fisiche:

Magnitudine B | da -13 a -20
Massa da 108Mg | a 1019Mg
Diametri da 1 kpc a 100 kpc

0 ﬂ.n[__.'h-ﬁu_étrelian Cbsef'.ﬂetn':,-',.fﬂﬂfdl IZILEE-".f.:Itf_-'Ir'pr Edinburgh




Bazic Folaxy Properties by Thype

dirnens ons.

SPIRAL /EARRED SPIRAL ELLIPTICAL IRREGULAR
(3 3B) ® (i)
Shapes and Highly flattened disk of 1o disk. Mo obvious
Stm-:ﬁ:u;al stars and gas, centaning Srssrithily structurs,
Propertics spiral arms and thickening g0 09 through an  Irr Il galasies
i -:}:nu—al.bﬂgc, Fa and ellipsoidal wolurme often have
5B a galaes have lar_gcst ranging from nearly " explosive
bu.lgcs, the least cbvicus spherical (EQ) to very App SAr ALCE,
spiral struenire, androughly g o4 (E7) in shape.
spherical stellar hales.
1 o ohvious subsmucnirs
SE galasies have an L
elongared central “bar™ crnte T les:
of stars and gse.
Stellar Dhsks contain both young  Contain old stars enly . Coentain both
Content  and old stars; hales consist young and
of old stars only old stars.
{Zaz and sk contain substantial Contanlittle or nogas Very
Chust arnounts of gas and dusr, and dust. abundant in
hales contain little of cther. g and dust.
Star Omngeing star formaton in Mo denificant star WVigorous
Formatien  spiral anms. formadeon during the last ongeing star
10 billicn years. formaten.
Stellar {5agz and stars in disk move  Stars haverandom Stars and gaw
Nletion in cirailar erbits around the  erbitsin thres have very
galactic center; halo stars dimend ons. irregular
have randem orbits in three orbits,




Il diagramma di Hubble

Sequenza morfologica e/o evolutiva ?
La contrazione delle ellittiche genera le spirali ?

Galassie ellittiche, stelle vecchie, pochi metalli,
piccolo momento angolare

Galassie spirali, stelle giovani, gas, grande
momento angolare

E la coalescenza di spirali che genera le ellittiche



Rapporto massa/luminosita

M/L e dell'ordine dell'unita per il Sole
My =2x10% g Lg=4x103 ergs
compatibile con la produzione di energia

termonucleare

Le misure di massa delle galassie possono essere
— fotometriche, contando le stelle
— dinamiche, studiando la dinamica

Le misure fotometriche danno valori intorno
all'unita percheé confrontano massa e luminosita
delle stelle

Le misure dinamiche danno valori maggiori
dell'unita, fino a 1000 volte in ellittiche giganti
Presenza di una componente “oscura” che si rivela
solo attraverso la gravita che esercita



GALASSIE ELLITTICHE

Classi morfologiche:

ellittiche c¢D, gigantesche strutture con diametri fino a 1 Mpc; M/L ~
10% (M/L),, indica la presenza di grandi quantita di materia oscura; la
distribuzione di brillanza segue la legge 71/4

ellittiche normali (gE, E, cE), condensate verso le regioni centrali,
M/L ~ 10*(M/L); la distribuzione di brillanza segue la legge /4

ellittiche nane (dE), oggetti al di fuori delle caratteristiche della se-
quenza delle normali, compatte e a bassa brillanza; tendono ad avere
bassa metallicita; hanno distribuzione di brillanza che indica una buca
di potenziale poco profonda; hanno quindi perso gran parte del gas per
effetto di stripping per pressione dinamica

galassie sferoidali nane (dSph), oggetti a bassissima brillanza e con
diametri inferiori al kpc, osservabili solo nelle vicinanze della Galassia

galassie nane compatte blu (BCD), con forte attivita di formazione stel-
lare, richiedono basse quantita di materia oscura nelle regioni centrali

Misure dinamiche
di massa dalla
larghezza delle
righe spettrali che
danno la velocita
quadratica media
del moti
disordinati

GI\/I—Z(I’) » M (r)<v2(r)>




GALASSIE SPIRALI E IRREGOLARI

Determinazione della distribuzione di brillanza (brightness):
e cstinzione da parte del mezzo intergalattico molto bassa

e spostamento verso il rosso dello spettro (K-correction)

e presenza del fondo cosmico con jigy, = 22 mag-B arcesc™>

trazione

,sua sot-

Studio delle isofote:

e raggio di Holmberg, 7y, dimensioni del semiasse maggiore dell’isofota
a 26.5 mag arcesc 2

e raggio effettivo, r., entro cui & prodotta meta della luminosita totale
della galassia

e tipica forma della distribuzione di brillanza per il nucleo delle spirali e
anche per le ellittiche

1/4
w(r) = p, + 8.3268 [<£> — 1] mag arcsec

Te

e tipica forma della distribuzione di brillanza per il disco

r

r) = 1.09
) = o+ 109 (-

) mag arcsec >

h, lunghezza scala caratteristica del disco lungo il piano di simmetria

e legge di Freeman, la brillanza dei nuclei delle spirali di ogni tipo &
praticamente la stessa ~ 21.5 — 22.6 mag-B arcsec™2: stessa buca di

potenziale al centro, materia oscura?

Misure dinamiche
di massa dalle
curve di rotazione

GM(r) _ v,
re r




Curve di rotazione delle spirali:

e assenza di correlazione del campo gravitazionale

con la distribuzione di materia luminosa

e per la formazione di spirali occorre una velocita di rotazione alla per-
iferia di almeno 30 - 100 km st

e le galassie irregolari hanno velocita di rotazione pitl basse

Relazione di Tully-Fisher (1977):

e correlazione tra luminosita e velocita rotazionale massima
AN Uy

~ T

/\rest & &

Vsini

e esiste per luminosita nel B, radio, infrarosso

Mg | —9.95log;p Vinax +3.15 | Sa
—10.2logqg Vinax +2.71 | Sb
—11.0logqg Vinax + 3.31 | Sc

e interpretazione della relazione

1. determinazione della massa della galassia

V2 R
M — Jmax’t
. G

2. se L/M = C);, = costante per tutte le galassie spirali

3. se tutte le spirali hanno la stessa brillanza superficiale, L/R? =

Csp

4. si ottiene

O}ZWL V4 4
L =ML mex _ oy
CSB G max

e ¢ quindi per la luminosita assoluta

M = M, — 2.5logy, <£> =
Le

= —10log;¢ Vinax + cost

=1
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=
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a
-
|
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Emissione X:

e forte correlazione con la banda B — Lx /L ~ 1077

e ¢ dovuta a oggetti che corrispondono ad una costante frazione del totale;
binarie X e resti di supernova

Dinamica delle regioni centrali del nucleo:

e dispersione di velocita o,. fortemente ”piccata” verso il centro
e grandi velocita rotazionali vicino al centro

o M/L ~35(M/L),, presenza di materia non luminosa, buco nero super-
massivo

e valutazione della massa dinamica dalla curva di rotazione

2
v,.T

M= 7~ 10" —10° My

e valutazione della massa dinamica dal teorema del viriale

%<%>~0:2<K>+<U>

(U)=—2(K)=-2>_ %miv?

N particelle eguali, cosicche Nm = M

<—](\/;,> = —% va = m<v2> =3m <v72.> = 3mo?
3 GM?
U= 3R R»1 pC
Mz"r ..
o2 = GM, , My = 10° — 109M@, massa viriale

" OR




LA STRUTTURA A SPIRALE

Caratteristiche generali

e Le spirali pitt maestose sono dotate di due soli bracci (ad es. M 51).
e Quando i bracci sono mal definiti si parla di spirali flocculente.

e In alcuni casi i bracci possono essere seguiti fin nel centro, in altri casi
si fermano ad un anello centrale (RS-RSB, da ring).

e Le immagini ottiche sono dominate dai bracci dove sono raccolte le
stelle O, B; oggetti di recente formazione.

e Presenza di bande di polvere nei bracci.

e In IR, che evidenzia oggetti piu evoluti, i bracci sono piu allargati e
meno definiti.

e Galassie a bracci divergenti (trailing) e convergenti (leading): preval-

gono i bracci leading, ma in alcuni casi convivono i due tipi, indicando
una dinamica perturbata (NGC 4622 e M 31).

leading

C

trailing
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AV AVATAYATI
V U X

Origine

La proposta originaria di bracct materiali porta al problema dell’avvita-
mento: date le velocita angolari differenziali osservate, essi dovrebbero
essere molto pit avvitati.

Nel 1960 Lin e Shu propongono il modello a onde di densita quasi-
statiche e transienti: regioni del disco in cui la densita di materia/stelle
¢ piu grande di un 10-20% e attraverso cui le stelle e il gas si muovono
nel loro moto di rivoluzione galattica.

Le onde di densita ruotano pur esse intorno al centro della galassia
con velocita angolare €, (velocita angolare del sistema globale): in un
sistema non inerziale rotante a {1, le onde sono stazionarie.

Tipicamente le stelle vicine al nucleo tendono a ruotare a velocita
maggiore dell’onda e la sopravanzano, stelle all’esterno si muovono
all’indietro nel sistema globale non-inerziale; esiste un raggio, detto
raggio di corotazione R., in cui onde e stelle si muovono alla stessa
velocita angolare.

Il passaggio della materia attraverso all’onda di densita comporta una
compressione che favorisce la condensazione di nuove stelle dal gas.

Sul braccio rimangono stelle blu appena formate, mentre le stelle rosse
(piu evolute) si disperdono fuori dal braccio (avanti nelle regioni cen-
trali, indietro all’esterno).

Il problema dell’avvitamento & superato: quello che si osserva & niente
altro che un’onda stazionaria generata da qualche forma di pertur-
bazione e riflessa al bordo della galassia; il disco galattico & un tamburo
percosso e posto in rotazione differenziale.

Le galassie flocculente potrebbero originarsi dalla sovrapposizione di
pit onde.

Qual’e la perturbazione che genera le onde di densita 7 Collassi di
nuvole di gas, formazione stellare a catena nelle regioni centrali 7 In-
terazioni con altre galassie 7



Teoria di Lin e Shu

e posizione di una stella di massa M in coordinate cilindriche rispetto al
piano galattico
r=Rér+zé,

e cquazione del moto sotto leffetto della forza gravitazionale din disco
galattico

dPr
M@ =Fy(R,z) = —VU(R, 2)
U=M>d
d’r 0P 0d

= ~——fp

A2 OR ® 0z

e calcolo dell’accelerazione

Prooo oo 10(B)
ﬁ - (R—R¢ ) eR+ETe¢+zez
e equazioni scalari del moto
.2 0P
R— R¢ ~R
1 0(R20) ;
R ot
oo
0z

e il moto in ¢ corrisponde alla conservazione del momento angolare

J, =L, /M= R?¢ = costante

e che permette di riscrivere il moto in R




S ACLINISCE ULl POLCLZIAIC CLCLLIVO e f

2

S
(I)eff(R, Z) = (ID(R, Z) + 2R2

11 moto ln R ez di\/enta
a(beff
_ <)
0 Ieff
_ <

si valutano i minimi del potenziale come posizioni di equilibrio

_0<I>eff _ _8<I>eff _0
R 0z
data la simmetria del problema rispetto al piano equatoriale del disco,
I’equilibrio deve corrispondere a z = 0; poiche¢ & < 0 ovunque e — 0
per z — 00, ® sy deve essere minimo a z = 0

R=

per il minimo in R, esiste un R, nel piano equatoriale dove
OPepy 00 J?

oR —oR R U
09 (R, 0) (Y3
8R Rmo_ R?n B RRm

questa condizione si puo leggere come la condizione per un moto circo-
lare (come per il riferimento locale di quiete)

Mvi]
R,

Fr(Rp) = — { I

intorno al minimo si hanno moti stellari non perfettamente circolari; si
sviluppa il potenziale

0, 0P,
O p(R,2) = <1>eff7m+{ a}{f] (R—Rm)+[ asz] Z+
82<I>eff 1 82<I>eff 2
[aRaZ]m(R—Rm)eri[ = L(R—Rm) +

1
2
1
2

2
[aaq;ff] 24

il IT, IIT e IV termine a destra sono nulli per definizione di minimo
L 2, 15,
D.r(R, 2) q)efﬁmgli (R— Ru)" + P

i moti perturbati al prim’ordine R — R,,, = p

~ —/{2p

5 o~ -2z

in R si ha un moto epiciclico con frequenza k, in z un’oscillazior

verticale con frequenza v

R(t) — R, = Agrsinkt
A, sin (vt + ()

p(t)
2(t)

per il moto in ¢

$= ot = LE [I—QP(t)]

R(t) [R@®) RZ R,
J 2J,
o(t) = ¢O+RTt+ﬁR3 Agcoskt =
= ¢0+Qt+%ARCOS/§t
KBy
Q = Jz/R?n

moto circolare uniforme con oscillazione a frequenza

le orbite in un sistema di riferimento inerziale non sono necessariamen
chiuse, ma lo sono in un sistema non inerziale che ruoti a velocit
angolare 2, = € o piu in generale quando m oscillazioni epiciclicl
vengono compiute in n orbite circolari

m(Q— Qe) = nk

ae( R) = A(R) = - x(F)




e la dipendenza da R comporta che solo per certi valori di n/m si abbia
un’effettiva condensazione di densita; tipicamente il caso (n,m) = (1, 2)
¢ il piu favorevole

e si consideri il caso in cui ,.(R) sia costante, e ci si porti in un rifer-
imento che ruota con €y, = Q. = 2 — Kk/2: le orbite per i vari R
risultano concentriche; se con assi di simmetria allineati, si ha uno
schema di barra, se progressivamente ruotate, si ha un sistema a due
bracci (trailing o leading); le stelle percorrono orbite ovali, lo schema a
spirale soltanto rimane stazionario (stationary traffic jam)

e dai modelli per i potenziali galattici (ad es. Bahcall e Soneira) si ricava
che Q2 — k/2 ¢ effettivamente costante su una buona regione del disco
delle spirali

e le deviazioni comportano derive dei moti, che possono portare a dissi-
pazione dell’energia portando le stelle a risonare con il disegno globale
(risonanze di Lindblad)

e simulazioni a N-corpi rivelano forti instabilita del sistema a spirale che
porta verso la formazione di strutture a barra: in parte cid puo es-
sere legato alle barre osservate, ma richiede, per le spirali normali, la
presenza di fattori stabilizzanti, ad esempio gli aloni di materia oscura — ——

Traffic \ i
m

-

Location




FUNZIONE DI LUMINOSITA’
Numero di galassie con magnitudine assolutatra é e & + S§~
b (67) S
Modéllo di Schechter
5(0) B "M oF®

8 (‘\) 09! 10 04w 1)é" mloog*(“‘ui &) Ie'NG

#-4 °(E) parameri per .ttarei dati

Gdassia| #= | 18 =21
Virgo *= | 124 | 7= 212

Sbbene le spirali ed dlittiche normali siano dominanti in termini di
luminosita e massa, le ellittiche nane e irregdari sono le piu numerose

Esiste una certa dipendenza delle distribuzioni dall’ambiente



Galassie interagenti

Colliding Galaxies NGC 4038 and NGC 4039
Hubble Space Telescope « Wide Field Planetary Camera 2

1= Qimohar 21, 1667 - B WWhitmate (BT Boi) ard MARA




INTERAZIONI FRA GALASSIE

1. La probabilita di interazioni fra galassie & elevata:

o le galassie sono aggregate in ammassi e superammassi, e le distanze
relative sono tipicamente 10-100 volte soltanto piu grandi delle
galassie stesse

e esistono molte osservazioni di dischi galattici deformati (warped),
probabilmente a seguito di interazioni mareali

e si arricchisce sempre pin la collezione di osservazioni di galassie
collegate da filamenti che si sviluppano da collisioni.

2. Le interazioni fra galassie sono legate all’evoluzione e ne possono de-
terminare la morfologia:

e negli ammassi le galassie ellittiche sono proporzionalmente pii
numerose al centro che alla periferia

e pgalassie molto evolute si trovano sempre nelle regioni centrali,
quelle di pin recente formazione alla periferia.




Attrito dinamico

l. Che cosa succede quando le galassie collidono ¥

o l'interazione ¢ gravitazionale e avviene attraverso 1 campi medi
essendo ridotta la probabilitd di urti tra singole stelle

e una galassia di massa M che si muova attraverso un sistema stel-
lare di densita p a velocitd v,; ne subisce un attrito dinamico
dovuto al fatto che forma un’onda di compressione avanti a sé e
una scia che cattura e trascina stelle

f;g 1 ;'Iﬂll'.i

)
Vg

fa=C

e dai dati osservativi la costante €' varia tra 20 {galassie irregolari)
e 160 (ellittiche).

2. L’attrito dinamico produce la ecattura di sistemi orbitanti entro una
certa distanza da una galassia: cannibalizzazione

e csempio del nucleo doppio di M 31 osservato da HS'T
e un oggetto con massa M che orbita a distanza r; con velocita v,

& catturato in un tempo

27 J‘_‘L.[',r':_‘r

{e —
' CGM

o per M = 10°M; e vy = 250 km 571, la cattura avviene in 8
miliardi di anni.

3. Il momento della forza di attrito dinamico pud produrre effetti di contro-
rotazione del nuclei delle ellittiche rispetto alle zone periferiche.

4. Lattrito dinamico pud eccitare onde di densitd nelle spirali.

M 31

Andromeda

40 LIGHT-YEARS

HST View of Galaxy Nucleus




Galaxies NGC 2207 and |C 2163

HiERase

NASA and The Hubble Heritage Team (STScl) + Hubble Space Telescope WFPC2 » STScl-PRC99-41

Giane Interacting Galaxies MGC 6872 S1C 4570
l:'n'J.'P.-'I.N'I'lJ + FORSTY

Cartwheel Galaxy HST - WFPC2 %

PRS5-02 « ST Sel OFO « January 1955 - K. Bome (ST Scl), NASA 12/23/94 zgl

4T S ot 00 | 30 Mg] L







1946: scoperta delle radiosorgenti extra-
galattiche estese associate con galassie

1960: scoperta di strutture a getto nelle
radiosorgenti extragalattiche

1963 scoperta deil quasar

1970: evidenza di moti supersonici e
superluminali nelle radiosorgenti

1980: getti relativistici in sorgenti galattiche
e flussi supersonici in regioni di formazione
stellare

1990: blazars ed effetto di “beaming”
1998: getti e beaming nel gamma ray bursts



Radio galassie

 Morfologie delle radiosorgenti
estese

e Associate con galassie ellittiche

Centaurus A..
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Classificazione Fanaroff-Riley

FR 1
“Jet dominated”

FR 11
“lobe dominated”
doppie classiche




3C 279

Superluminal Motion

5 milliarcseconds




Galassie di Seyfert

Circinua Galaxy WS + LWS

G 100
‘Wavelength [am]

Circinus




Quasars

1963 : Hazard identifica una sorgente radio

puntiforme cui corrisponde un oggetto quasi-
stellare “fuzzy” sulla lastra di Mt. Palomar, con

spettro fortemente red-shiftato z = 0.158

3C 273 T




Blazars
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10 M. Villata et al: The WERT BL Lac Campaign 2000
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Osservazioni multi-frequenze

La galassia
ellittica
M87

(a) Ottico
(b) UV

(c) Radio
(d)HST
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Galaxy M87

4000 light years 2000 light years

Emissione dei
getti

HST - WFPC2
Visible

VLBA
Radio

NASA, NRAQO and J. Biretta (STScl) « STScl-PRC99-43

Spettro non-termico su . -
larga banda (da radio a X) N *

Emissione sincro-Compton:
elettroni relativistici e

HET Upticn)

campi magnetici



Lo “zo0” delle galassie attive

Galassie di Seyfert: galassie spirali con nuclei brillanti

— Seyfert |: continuo non-termico, intense righe di emissione
larghe e strette

— Seyfert 11: continuo non-termico, intense righe di emissione
larghe, deboli strette

Quasars & QSOs: oggetti quasi-stellari a distanze

cosmologiche continuo non-termico, intense righe di

emissione larghe e strette, getti

BL Lacs e blazars: intense sorgenti con continuo non-
termico senza righe, forte polarizzazione, rapida
variabilita (giorni, ore)

Liners, galassie starburst, galassie Markarian, galassie
IRAS, OVV, galassie N, etc.



Caratteristiche unificanti

Attivita nucleare prevalente su quella della
galassia associata

Potenze (radiazione + dinamica) = 1047 erg s-!

Emissione non-termica su banda spettrale
larga, con differenti elementi dominanti per
clascuna classe

Forte attivita dinamica: moti nucleari, getti

Attivita originantesi nei nucleis:
— dimensioni R< 1 pc
— masse M > 107 Mg

Intensi campi gravitazionali
Nuclel galattici attivi: AGN



La galassia attiva nel Centauro

galassia
elittica

adiogalassia

—

disco di

getti X polvere



Il nucleo di M 87 visto da HST
Compatto, massiccio, rotante

Spectrum of Gas Disk in Active Galaxy M87
Velocity Profiles

-____TE_F_'_FC'““".EF_ in the M87 Core
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Hubble Space Telescope - Faint Object Spectrograph .
3720 3750

Intenso campo gravitazionale con grande momento
angolare ?

Come produrre flussi collimati, freddi, supersonici,
relativistici con emissione non-termica ?

Come confinare | getti su grandi distanze ?



Energetica degli AGN

Potenze fino a 1047 erg st

Beaming relativistico ?=10 - 1000
Dimensioni del nuclei di alcune ore-luce
(104 cm), dai tempi di variabilita

Potenza termonucleare insufficiente per M
<10 Mg

Raggi del nuclel vicini o inferiori al raggio
di Schwarzschild per M > 108 Mg

2GM M
= =310 cm
RSChW C2 M

sun

Accrescimento su buchi neri



Black Hole Mass Scales with Galaxy Size

Ground HST Black Hole Mass
NGC 4649

2 billien suns

200 million suns

20 million suns
s ]

3 million suns
L]

Black hole event horizons

< + | M)
75000 light-years 3000 light-years Diameter of Earth's Orbit
(186 million miles)

NASA and K. Gebhardt (Lick Observatory) * STScl-PRC00-22




Fisica dell’accrescimento

e Energia rilasciata dall'accrescimento su AGN

SMuen™ 5 .42mc? >>DE. b 0.007mc?

DE =

acc
RAG N

| _GM, M
2I:\)AGN

e Limite di Eddington dovuto alla pressione di
radiazione contro i1l flusso di accrescimento

L. = 4P CGM,M sy =13 1038Mergs'1
= S M
T sun
. 2RL mc . . _
M, = %€ = P” =1.9” 102R,gs
CYIN 3 R, 5 R, 0

R, raggio interno dell'accrescimento, sy
sezione d'urto per scattering da elettroni



Il modello getto - disco

L’accrescimento di massa su oggetti con intenso campo
gravitazionale e il meccanismo piu efficiente per la
produzione di energia: |e =0.42mc’

(Lynden-Bell 1969, Scheuer 1974, Rees 1974)

Evidenza di fenomeni di accrescimento su buchi neri in
AGN

Flusso di accrescimento e trasporto del momento
angolare verso l'esterno @ ° . Narowdine

e » / Region
| getti come meccanismo di : / Broad Line
estrazione di momento angolare 3
Assoclazione tra accrescimento B s croton

Disk

sotto forma di dischi e getti
collimati e persistenti

Obscuring

Sistemi complessi Torus



closed
torus

ovv
_ RQ
b i

s RG (FRII)

@ high power

flow power

——RG(FRI)
beaming \ Sy 2
BL Lac Sy 1




Dischi di accrescimento

e Formazione di dischi in collassi

e Caduta con rilascio di energia
gravitorotazionale

e Espulsione di getti




ENERGETICS OF AGNS

AGNs have luminosities up to 10*” erg si ! (blazars have limits

100 times larger, but are interpreted in terms of Dopppler
boosting)

T hermonuclear burning in Sun-like stars

@ 8 4£ 10® ergsi?t
¢ 2£ 10% g

» 2gn g st

T hermonuclear reactions upper limit of e¢ ciency

$» 30ergg gt

Compare with observational data

MEM- | R L - L &/
(kpc) (erg/ g/ s)
Galaxy 101! 30 10 2
Nucleus of the Galaxy | 108 @1 10° 10
Nuclei of Seyfert 10° @101 | @ 10t | 102
Powerful AGNs 10° . 101 ° | 10%3 104

T hermonuclear burning cannot account for the luminosity of
AGNs, and only marginally for the nucleus of the Galaxy

Alternatives: enhanced stellar activity and supernova explo-

sions, neutron starscluster, gravitational ener gy release around
collansed obiects as spinars or massive black holes



AGNs and supermassive black holes (SMBH)

2 Observational evidence (Kormendy & Richstone 1995, M ade-
jski 1999)

2 E¢ ciency ®requires a mass of fuel processed over lifetime of
the object to support observed luminosity

®ge = b
' @Mﬁ » 10¥ ergs '=  agn, 10% yrs
CRTE

S5 1L 10° ey

2 Gravitational radius corresponding this mass (the AGN mass
can actually be much higher)

|
2¢ €7y 8 > 3£ 10° LRTPE

T =
» B5£ 108# 1 cm

2 Typical values for # - OH correspond to t¥xyvery close to ob-
servational estimates 42 - 0BOl1l pc

2 Theradius of AGNs s close to their gravitationa radius, no
escap e from collapse to black hole (Rees 1984)

2 Accretion onto supermassive black holes can in principlebe a
valid alternative



Eddington limit to the AGN mass

2 Apply condition of stability between gravitational and radia-
tion pressure forces on particles (hydrogen gas)

. 4&(Ogt Op
Ere = 3

S P ®
Fypn= Ok — = &

AIAZD N 40D

Ty, o

2 For a given mass this yields an upper limit on luminosity,
Eddington limit

— I
i 2 T VT .

1086

@ B,= egs?

2 or for agiven luminosity the minimum mass allowed to main-
tain equilibrium

& .  é.» 8f 10°Q,; M-

corresponding to a gravitational radius
2¢ €~
m

2 AGNsmust contain a supermassive black hole SMBH (Lynden-
Bell 1969)

Liy,= » 282 £ 1014@7 cm




e § AR AR F R AR AR R ANEE R R R W W SR

Release of gravitational energy in the vicinity of gravitational
radius by accretion

Schwar zschild black holes » 0B501%
Kerr black holes » 0M201%

Accretion rate required to produce a given luminosity
. 18 :
¢ » —®®47 M- yril

E¢ ciency <®for accretion onto an object of mass 6 and radius
£y

d ¢ 1) J ¢ &
O T o T
<= accretion/ radiation coupling G 1
_ 46 _
= “om = 20
Eddington luminosity corresponds to an Eddington accretion
rate . U & 1
o= — = 0RG 1 — M- yril
T 10°6 4

The Eddington limit applies in spherical symmetry: however
spherical accretion does not allow an e¢ cient dissipation of
theinfow energy into radiation, as for adiabatic heating <¢ 1
(Shapiro & Teukolsky 1983)



Accretion fows

2 The presence of rotation suggests the formation of accretion
disks inside which ” viscous” dissipation of the infow kinetic
energy can be e¢ cient <, 02 (Salpeter 1964, Zeldovich 1964,
Lynden-Bell 1969)

2 For black holes in Keplerian circular orbit the last stable orbit
Is fx= 3{m.corresponding to an e¢ ciency &= <@b. the modeling
of accretion infowsrequires a detailed analysis of the angular
momentum removal by ”viscous’ and/ or magnetic stresses

2 Accreting gascomesfrom starsspiraling intothe gravitational
well of the galaxy: in order to allow the disk formation stars
must disrupt into gas, otherwise their infall into the central
black hole would only produce bursts of gravitational waves;
the Rochelimit for disruption putsan upper limit to the cen-
tral black hole mass

M 71
- T p
Roche limit 0, = 24 1}
u e »
8 _,p 30 - ®1
Ty, 4%0€5|

¢ H6E 1080 8



Accretion and speci..c energy of emitted photons

2 Each infalling proton can at most put all of its energy into a
single photon with the e¢ ciency ®just calculated

SEhv

= oodh o= o

2 Maximum frequency produced by accretion onto dizerent stel-
lar con..gurations

" ho
Sun 2£ 10i 6 &@1keV | UV/soft X-rays
W hite Dwarf | 5£ 10' 4| 5£ 10% keV hard X-rays
Neutron Star | 2 £ 10i 2 50 M eV +rays
Black Hole 048 02 GeV #rays
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A stationary Keplerian disk isformed by theintow of matter,
where angular momentum is transported outwards by viscous

and/ or magnetic stresses; stationarity requires
d.eme = (4 6P (4 &0

Rotational energy is dissipated into heat: the energy of a
particle at distance Ofrom the nucleus is dissipated locally
into heat

Assume the disk is opticaly thick in thermal equilibrium, so
the virial theorem applies, and local emission is blackbody

o= 14 - ey
20
The local disk temperature is:
5o~ L8E joe T Hhglie
- 8md BIELR, — thy,
A liay T iy _T.
& P i = i 3
1 — S
#(O) Y4 6BE 10° = e o,

For 6 = 1086~ and & = &-. the peak of the balckbody spec-
trum isin UV, for 6 = 16— in X rays

Byem= 2@&—? Y, 38 £ 10%°p 8



Accretion scenarios
1. Low accretion rates &= ¢ &< and high opacities:

2 geometrically thin accretion disks
2 strong radiation emission &! 02

2 energy advected to BH ¢ energy radiatedspectrum is su-
perposition of blackbodies from X-rays (inner regions) to
optical (outer regions)

2. Large accretion rates € A &«

2 low radiation e¢ ciency (electron scattering opacity)
2 energy istrapped in the disk

2 formation of geometrically thick disks and tori

2 star-like thermal blackbody # %410* K

3. Very low accretion rates & - OHé -

2 disk is optically thin, electrons cool rapidly, ions do not
2 two-temperature plasma as thermalization is slow, #py &

Hem

2 jon tori supported by theion pressure
2 jons reach the virial temperature

Qg _ Odpw & i
16 9n_ Odb o, 160Phyey iz 10220k

o 1
&Byo¥s 5 6 0O = =






Spettro di emissione

Estensione del continuo

Temperatura di =

.. T .= —
radiazione rad = )
Temperatura di e L @1/4 Somm U
COrpo Nero " Eps R’y @8ps R ()
Temperatura viriale N Gm M
0 termica 2 3kR,

Tb £ Trad £ Tvir




Spectrum from an
Advection-Dominated Accretion Flow




Dal megaparsec al miniparsec

1
~ 200,000 LIGHT-YEARS R 00 LIGHT-YEARS

\< BOW SHOCK

4 . 3 , 5
S0 LIGHT-YEARS 5 LIGHT-YEARS

ACTIVE
GALACTIC
MUCLEUS




