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In questa unitd vengono descritte le principali
proprieta morfologiche e cinematiche delle
galassie, la misura della distanza delle galassie, la
legge di Hubble e I'espansione dell’'Universo.

Nel notti d’estate, specialmente nei luoghi bui, &
possibile ammirare lo spettacolo della Via Lattea,
una striscia di colore lattiginoso che attraversa il
cielo da una parte all’altra. Questa striscia € in
realtd una zona di cielo ad alta densita di stelle ed
€ la parte per noi visibile della nostra Galassia. Le
due foto mostrano la Via Lattea ripresa
dall’'emisfero nord (a sinistra) e dall’emisfero sud
(a destra). In quest’ultima si notano sul lato sinistro
la Grande e la Piccola Nube di Magellano
(rispettivamente in basso e in alto, LMC e SMC),
due galassie satelliti della Via Lattea scoperte da
Magellano durante la sua circumnavigazione del
globo.

Poiché ci troviamo allinterno della nostra
Galassia, e le sue dimensioni sono enormi, é
impossibile per noi avere una foto della Via Lattea
nel suo complesso. Dobbiamo percio ricostruirne
la struttura e rappresentarla schematicamente.
Cio che sappiamo oggi e che la Via Lattea ha la
forma di un disco con un diametro di circa 30 kpc
(100 000 anni-luce, 1 pc = 3.26 anni-luce), e con
un rigonfiamento nella parte centrale, chiamato
bulge, che ha uno spessore di circa 4 kpc. Il Sole
si trova a circa 8 kpc dal centro della galassia, le
stelle piu calde e piu giovani, assieme agli
ammassi aperti e le nebulose tendono a trovarsi
sul disco, mentre le stelle piu vecchie e gli
ammassi globulari sono maggiormente
concentrati verso il bulge. Altri numerosi ammassi
globulari sono distribuiti attorno alla galassia nel
cosiddetto alone galattico.
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Via Lattea — Scheda
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Poiché ci troviamo allinterno della nostra
Galassia, e le sue dimensioni sono enormi, e
impossibile per noi avere una foto della Via Lattea
nel suo complesso. Dobbiamo percid ricostruirne
la struttura e rappresentarla schematicamente.
Cio che sappiamo oggi € che la Via Lattea ha la
forma di un disco con un diametro di circa 30 kpc
(100 000 anni-luce, 1 pc = 3.26 anni-luce), e con
un rigonfiamento nella parte centrale, chiamato
bulge, che ha uno spessore di circa 4 kpc. Il Sole
si trova a circa 8 kpc dal centro della galassia, le
stelle piu calde e piu giovani, assieme agli
ammassi aperti e le nebulose tendono a trovarsi
sul disco, mentre le stelle piu vecchie e gli
ammassi globulari sono maggiormente
concentrati verso il bulge. Altri numerosi ammassi
globulari sono distribuiti attorno alla galassia nel
cosiddetto alone galattico.

Le stelle vicine al Sole, nello spazio di qualche decina
di anni luce.
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Cinematica delle stelle nella Via Lattea

Bulge della Galassia

Rotazione rigida o di corpo solido
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Rotazione differenziale

L’enorme massa della Via Lattea genera un forte
campo gravitazionale. Dunque, come fanno le
stelle a non cadere verso il centro della Galassia?
Non cadono perché hanno un’energia cinetica che
bilancia quella gravitazionale, esse sono quindi in
movimento attorno al centro della Galassia.

Che genere di movimento? Se la rotazione
avviene in modo rigido (esempio della giostra),
allora sappiamo che la velocita circolare (V) e
direttamente proporzionale alla distanza dal centro
(R) e mettendo in grafico R e V si ottiene una retta
di pendenza o, chiamata velocita angolare.

Se invece le stelle orbitano attorno al centro della
Galassia cosi come fanno i pianeti attorno al Sole,
allora la rotazione é kepleriana, cioé segue la terza
legge di Keplero. Sviluppando la relazione fra il
cubo della distanza dal centro (R) e il quadrato del
periodo orbitale (T) si ottiene che la velocita
circolare (V) é proporzionale all'inverso della
radice quadrata di R, ossia le stelle sono piu veloci
guando sono piu vicine al centro.

Una conseguenza diretta del moto kepleriano € la
cosiddetta rotazione differenziale, secondo cui le
stelle su orbite piu esterne restano indietro rispetto
a stelle su orbite piu interne. Questo implica che
milioni d’anni fa il cielo visibile dalla Terra non era
quello che vediamo adesso.

Altra conseguenza molto importante
I'equilibrio fra energia cinetica e
gravitazionale, permette di calcolare quanta
massa e contenuta entro unacerta distanza dal
centro (R), semplicemente conoscendo la
velocita circolare (V) di una o piu stelle a
distanza R.
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Rotation Curve

Vedremo ora come si ottengono le curve di rotazione delle galassie

Cinematica delle galassie

V>V,
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Attenzione alla frequenza e
alla velocita nelle formule

Per velocita piccole rispetto a quella della luce

1+ v moto

Effetto Doppler (Il vero effetto Doppler,

relativo radiale tra sorgente e

C osservatore nello spazio)

Mettendo in grafico la distanza dal centro contro la
velocita circolare si ottiene la curva di velocita o
curva di rotazione. Quella rappresentata sopra €
la curva di rotazione della Via Lattea, in cui si
osserva che nel bulge la velocita cresce
rapidamente secondo una rotazione rigida per poi
iniziare a decrescere con rotazione kepleriana. Ma
invece di continuare a decrescere come cCi Si
aspetterebbe considerando la massa totale pari
alla somma delle masse di tutte le stelle della
Galassia (linea tratteggiata), la velocita cresce di
nuovo, oscilla e poi tende ad appiattirsi. A parita di
distanza dal centro, una velocita maggiore implica
una massa maggiore, ossia la Via Lattea contiene
piu massa di quella che riusciamo a vedere.

Il Sole si trova a una distanza di 8.5 kpc, ha una
velocita circolare di 220 km/sec, anziché 150-160
km/sec aspettati se la rotazione della galassia
seguisse I'andamento kepleriano, e impiega circa
240 milioni di anni a compiere un’orbita completa
attorno al centro della Galassia. La rotazione delle
parti esterne é stata determinata studiando le nubi
HI ai margini visibili della Galassia.

Un’altra curva di rotazione, quella della galassia
M33 nel Triangolo, a noi vicina (fa parte del
Gruppo Locale).

Lo studio della cinematica delle galassie si basa
su osservazioni spettroscopiche e sfrutta il noto
fenomeno dell’effetto Doppler, secondo il quale la
radiazione emessa da una sorgente in movimento
nello spazio viene rilevata da un osservatore in
moto relativo rispetto alla sorgente ad una
frequenza diversa da quella emessa. In
particolare, quando la sorgente si muove verso
l'osservatore (v < 0, per convenzione) la
radiazione apparira a frequenza piu alta, mentre
quando la sorgente si allontana dall'osservatore (v
> 0) la frequenza sara minore, blueshift e redshift
ripsettivamente.
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Esprimendo la formula dell'effetto Doppler
utilizzando la lunghezza d'onda anziché Ila
frequenza, € possibile ricavarsi una semplice
espressione che dice di quanto varia la lunghezza
d’'onda della radiazione osservata in funzione della
velocita della sorgente che la emette. La quantita
z viene chiamata redshift, o spostamento verso il
rosso. Quando la velocita € negativa si deve
parlare di blueshift o redshift negativo.
Osservando una galassia attraverso uno
spettrografo, in particolare posizionando su di
essa la fenditura in modo che questa passi per il
centro della galassia (striscia bianca sopra
limmagine della galassia in figura), le righe
spettrali (figura a destra) risulteranno distorte: da
un lato saranno spostate verso il rosso (cioé verso
A piu grandi) e dallaltro verso il blu. Questo
fenomeno €& dovuto alla rotazione della galassia,
che avra un lato che si allontana rispetto a noi e
uno che si awvicina. Ovviamente [Ieffetto
osservato andra corretto per tener conto
dell’effetto Doppler cosmologico (vedi piu
avanti).

Bisogna fare attenzione, perché I'effetto Doppler ci
consente di misurare solo velocita radiali, cioe
velocita lungo la direzione della nostra visuale.
Qualsiasi cosa si muova in direzione ortogonale
alla nostra linea di vista non puo essere rilevato.
Quindi, un disco in rotazione (come avviene nelle
spirali) avra una certa inclinazione rispetto a noi.
Quando linclinazione & zero, cioé quando la
galassia e vista di faccia, il disco non avra alcuna
componente di velocitd lungo la linea di vista
dell'osservatore, per cui le righe spettrali non
appariranno distorte. Il massimo si avra a 90°
gradi, condizione per la quale la velocita circolare
misurata sara quella reale sul disco. Per
inclinazioni intermedie & sempre necessario
deproiettare la velocita osservata, che sara quindi
sempre minore o uguale di quella reale (v = vo/sin
i).

La deproiezione avviene considerando la
galassia a spirale come un disco e calcolando
I'angolo di inclinazione dalla forma ellittica che si
presenta alla nostra visuale.

Queste figure sono esempi di curve di rotazione di
galassie a spirale. Come si nota, la cinematica del
bulge ha l'andamento di corpo rigido, con la
velocita circolare che cresce al crescere del
raggio, mentre poi la curva si mantiene pressoché
piatta, anziché mostrare una velocita decrescente
attesa dalla rotazione kepleriana.

Questo andamento & simile a quello osservato
nella Via Lattea ed é indicativo di presenza di
materia non visibile ma gravitazionalmente attiva ,
non luminosa, chiamata per questo materia
oscura (dark matter).
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Osservazioni spettroscopiche di galassie ellittiche
mostrano una rotazione molto debole, quasi
assente. Se la galassia non ha una rotazione
globale, come fa la struttura a non crollare su se
stessa?

Le stelle sono in orbita attorno al centro della
galassia (centro di massa della galassia), ma in
modo disordinato o caotico. Lo stesso avviene
nei bulge delle spirali.

In questo caso non possiamo piu parlare di
velocita circolare della galassia, ma piuttosto di
dispersione di velocita (o), cioe di deviazione dalla
velocita media.

Questi due esempi riportano uno studio della
cinematica della galassia ellitica NGC1399. Nel
grafico in basso si ha la curva di rotazione della
galassia, dove é facile notare la differente forma
rispetto alle spirali: intanto la velocitd massima &
molto minore, di poche decine di km/sec e
'andamento & quello di corpo rigido, come nei
bulge delle spirali. Al contrario, molto elevata ¢ la
dispersione di velocita che cresce da 200 km/sec
fino a 400 km/sec al centro della galassia, dove piu
forte & il campo gravitazionale e quindi maggiore
deve essere I'energia cinetica delle stelle.

Le galassie non evolvono solo in modo passivo in
ambienti isolati. Esse si trovano molto spesso in
vicinanza di altre galassie, in strutture legate
gravitazionalmente: si osservano coppie, sistemi
tripli, gruppi di galassie, ammassi di galassie e
superammassi.

La vicinanza fra galassie favorisce l'interazione
gravitazionale: le galassie si scontrano, si
distruggono, si modificano nelle loro morfologie
originarie dando vita a qualcos’altro. Le
simulazioni teoriche mostrano ad esempio che
la fusione di due o piu spirali porta alla
formazione di un’ellittica massiccia.

In questa foto si ha un esempio di un gruppo di
galassie.
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Colliding Galaxies NGC 4038 and NGC 4039
PRC97-34a + ST Scl OPO « October 21, 1997 + B, Whitmore (ST Scl) and NASA

HST « WFPC2

Galaxies NGC 2207 and 1C 2163

FIEHGe

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

Questa foto mostra un esempio di un ammasso di
galassie. Quasi tutti gli oggetti visibili nella foto
sono galassie, legate gravitazionalmente tra loro.
A differenza dei gruppi, che contengono un piccolo
numero di membri, gli ammassi sono caratterizzati
da diverse centinaia fino a migliaia di galassie. La
figura mostra effetti di lente gravitazionale (archi di
Einstein).

Le SuperAntennae sono uno degli esempi piu
spettacolari di scontri fra galassie. Le due galassie
progenitrici erano molto probabilmente due spirali.
Di esse restano le parti centrali che si stanno
fondendo e due code estese, probabilmente il
resto dei bracci di spirale completamente svolti.
L’ingrandimento ottenuto con osservazioni di
Hubble Space Telescope mostra numerose
nuove regioni di formazione stellare.

Un altro esempio di scontro fra galassie ripreso
nella fase iniziale. L’interazione puo durare fino
a qualche miliardi d’anni.
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La distanza delle galassie
(come e nata la visione attuale dell’Universo)

Fu E. Hubble nel 1929 a determinare
per la prima volta la distanza della ; '
galassia di Andromeda (M31)

0 1000 2000 3000 4000 5000

Henrietta Leavitt scopri
nei primi anni del ‘900

s o A (1908) la relazione tra
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Leavitt, Henrietta S. (1908). "1777 variables in
the Magellanic Clouds". Annals of Harvard
College Observatory 60: 87.
Bibcode:1908AnHar..60...87L.

Julian day — 2435000

Hubble osservd le Cefeidi di M31.
Queste sono un tipo di stelle variabili per cui & nota una relazione tra il
periodo di variabilita e la magnitudine assoluta.

M=-28logP-14

Nota la magnitudine apparente, si pud determinare il modulo di distanza.

Il nostro ‘’universo vicino”’

Senza gli studi e la vita spesa nell’esame degli spettri
stellari di Henrietta Leawitt 1’'uomo non avrebbe mai
scoperto le caratteristiche dell’Universo in cui vive. La
Leawitt e altre astronome di fine ottocento e primi
decenni del novecento sono la “’hidden figures’’
dell’astronomia.

Le variabili cefeidi sono una delle candele standard
dell’astrofisica. Permettono la misura delle distanze di
galassie fino a circa 20 Mpc (osservazioni con HST)
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Immaginiamo che Hubble abbia misurato:

m =20.0 mag
P =10 giorni
M =-2.8logP —1.4 =-2.8log(10) —1.4 =-4.2
[m—M+5j
M=m+5-5logd = d=10" ° ’pc

20+4.2+5

a-10 s

) pc =690 kpc

M31 dista praticamente 700 kpc da noi
Poiché il diametro della Via Lattea & circa 30 kpc,
M31 & un oggetto esterno alla Via Lattea

Ci sono altre galassie Il gruppo locale
nei dintorni della Via
Lattea, oltre a M31.
Abbiamo M33, la N i
galassia nel Triangolo, Galaxy (M31)
le due Nubi di -

Magellano, e altre
ancora. Tutte queste
formano il cosiddetto

Gruppo Locale.

1kpc ~ 3000 anni luce

Milky Way

Small Magellanic Large ngu,,ni(
Cloud

NGC 6822 Cloud

15700 k‘;c
to Virgo Cluster
Il gruppo locale & costituito di una settantina di
galassie la maggior parte delle quali & satellite
della Via Lattea o della Galassia di Andromeda
. ' Nel Gruppo Locale ci
\ > " sono molte galassie
irregolari e nane
” poco massicce

(M=107 M)

Milky Way

% Triangulum
=S 5.

e

Andromeda

Hubble shaglio la misura di oltre il 100%, ricavando
circa 250 kpc, ma cid non toglie che M31 sia un
oggetto esterno alla nostra galassia. Vi sono varie
ragioni per I’enorme errore, non indaghiamo quali
anche se I’argomento ¢ estremamente interessante in
quanto pone I’attenzione sulla calibrazione dei metodi
di misura che, per quanto validi proceduralmente,
vanno sempre opportunamente calibrati, e cio non &
semplice.
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| A RELATION BETWEEN DISTANCE AND RADIAL VELOCITY |-

Legge di Hubble

AMONG EXTRA-GALACTIC NEBULAE
By Epwiy HuesLE -
Mourt WiLsoN OBSERVATORY, CARNEGIE INSTITUTION 0F WASHINGTON e
Communicated January 17, 1020 ou 3 s
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Velocity-Distance Relation among Extra-Galactic Nebulae.

Legge di HUbb'e 30,000 - Notate la precisione della retta di regressione
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1929 -> Edwin Hubble scopre £ i00m}
che le galassie si allontanano 3
. s g £ 5000
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. \ . g 3000 —
recessione e tanto maggiore = _ 1
guanto maggiore ¢ la distanza

da noi:
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2(t) :m,l Distance to galaxy (Mpc)
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Zona dei dati di Hubble

Costante di Hubble al tempo
attuale, migliore stima secondo le
piu recenti osservazioni

H, =68 km-s™-Mpc™

Osservate la scala delle distanze sull’asse delle
ascisse: arriva a 2x108 pc.

Recentemente, fine 2017 inizio 2018, & stata fatta una
misura di Ho che risulta 73 km- s -Mpc 1 con un
margine di incertezza che non si sovrappone al
precedente valore, creando un evidente problema.
Molti problemi sono aperti e ben lungi da essere
soddisfacentemente compresi.
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La legge di Hubble: V=H,-D siamo al centro dell’Universo?
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La recessione delle galassie si osserva spettroscopicamente con lo

spostamento delle righe spettrali verso lunghezze d’'onda maggiori :

il redshift cosmologico.

. A=k, V
= = inMpc) validose z<<1
hg c (in Mpc)
T

All'aumentare della distanza aumenta anche la velocita, ma allora bisogna
considerare la teoria della relativita ristretta. Si ottiene una formula piu
generale per il redshift, in cui v tende alla velocita della luce senza mai
raggiungerla.

2
7= = d iCa M (in Mpc)

- H, .(z+1)2 +1

Relativita ristretta

Tutto si allontana da noi: siamo al centro
dell’Universo?
Assolutamente no!

Ogni galassia vede tutte le altre galassie allontanarsi
con una velocita proporzionale alla distanza, come se
fosse al centro dell’espansione. “Hubble flow” ( flusso
di Hubble) significa moto di recessione cosmologica —
espansione dello spazio - al netto dei moti peculiari
nello spazio.

Si osservano redshift z >1 che, secondo la formula
iniziale z=v/c porterebbero a velocita di recessione
maggiori di quelle della luce, limite massimo
consentito invece dalla teoria della relativita speciale,
quindi é evidente che il redshift va reinterpretato non
come velocita di allontanamento tra oggetti
posizionati nello spazio, ma velocita di espansione
dello spazio medesimo. E’ il redshift cosmologico.
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In un file a parte, complementare e non necessario al programma specifico si affrontera in maniera piui sistematica il problema

Co-moving coordinates.

What do the coordinates x,),z or 1,6, ¢ represent?

They are positions of a body (e.g. a galaxy) in the space that describes
the Universe

Thus, Ax can represent the separation between two galaxies
But what if the size of the space itself changes?

EG (exempli gratia) suppose space is sphere, and has a grid of
coordinates on surface, with two points at a given latitudes and
longitudes @, ¢, and 0,, ¢,

If sphere expands, the two points would have the same latitudes and
longitudes as before, but distance between them would increase

Coordinates defined this way are called comoving coordinates

R(t,) R(t,)

* Se una galassia rimane in quiete relativamente allo spazio
complessivo (i.e. rispetto alla posizione media di qualsiasi cosa

presente nello spazio) allora essa ha coordinate co-moventi fisse.

* Consideriamo due galassie che hanno coordinate co-moventi
fisse

— Definiamo la distanza “co-movente” D, allora la distanza reale
(propria) tra le galassie &

d=R(t) xD

Inoltre il redshift gravitazionale si dimostra potersi esprimere
come:

R()

0=

Rivediamo 1’espansione cosmologica che si manifesta
come un redshift, ma non ¢ il redshift Doppler. Le
prossime due diapositive suggeriscono come si puo
tener conto dell’espansione dell’universo nel calcolo
delle grandezze fisiche coinvolte. Si pud omettere
questa “’spiegazione’’.
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Come si determina un redshift

00

000 8000 10000 12000 14000

Ao =6563 A
A=T7912 A

z:%:o.l = d=396Mpc

o =6563 A
A=13126 A

z:%:l = d=2500Mpc

V. = Lontano R

S — Ao =1216 A
A=5472 A
o z:%:3.5:> d =3775Mpc
W ——y
time (years)
1

(Mpc)

5pae~

1
[HO]:EZS '

Eta dell’'Universo

=13.6x10° anni

Pacg
1 1 3.09x10°
H, 72 3.15x10’

Pit grande & H, e piu 'universo & giovane

lontano nello spazio = indietro nel tempo
lookback time

Fig. 10.12 Relation of the Hubble

time, which is a linear extrapolation
from time “Now” back to R = 0, as
indicated by the straight dashed lines,
to the actual age of the universe, ob-
tained from the scale factor. On the
left, a universe for which the rate of
expansion is decelerating; in this case,
the Hubble time is longer than the
true age of the universe. On the right,
a universe whose expansion is acceler-

ating;

its actual age.

its Hubble time is shorter than

The Hubble time is the age of the present
day Universe assuming a constant

expansion rate

r Reinterpretiamo il redshift cosmologico alla
' luce di quanto detto:

AM)=Aemitiea R(to)/R(emitted)

ty=g4-=

constant expansion

142=R(t,)/R(t)

TiowW Time

—
Hubble Time = 1/H

Per misurare il redshift & necessario avere a
disposizione lo spettro di una galassia, (in
emissione o in assorbimento), identificare una
riga spettrale (che significa identificare da
guale elemento chimico € prodotta), misurarne
la lunghezza d’onda e confrontarla con quella che
avrebbe a riposo.

La conseguenza piu macroscopica del redshift e
che lo spettro nel visibile si sposta sempre piu nel
vicino infrarosso. Quindi per osservare ad
esempio Ha di una galassia a z=1 o maggiore Ci
vogliono spettri infrarossi. Allo stesso modo
“entrano” nella finestra visibile le righe
ultraviolette, come nell’esempio terzo in basso
dove la Lya di una galassia a z=3.5 & osservata
nel visibile.
http://dr9.sdss3.org/spectrumDetail?plateid=1594
&mjd=52992&fiber=196;
http://skyserver.sdss3.org/dr9/en/tools/chart/navi.
asp;

Per lungo tempo c’é stato un dibattito fra chi
sosteneva che Ho valesse 50 km/sec/Mpc e chi
diceva che valesse 100 km/sec/Mpc o piu. Le
osservazioni piu recenti a disposizione, in seguito
allo studio delle supernovae nelle galassie lontane
del 1998, ci dicono che con tutta probabilita Ho
vale circa 68 km/sec/Mpc.

Determinare il valore della costante di Hubble &
fondamentale, perché il suo inverso corrisponde
con approssimazione, all’eta dell’Universo. Il
grado di approssimazione dipende dal modello
di Universo che si adotta per interpretare
I'evoluzione dell'Universo (non richiesto dal
progetto).

Approfondimento sul tempo di Hubble e la sua
dipendenza dal modello di Universo. Non & richiesto
dal progetto.
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La scala dei tempi

Velocita di recessione (km/s)
180000 265000

Eta dell'Universo (miliardi di anni)
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284000
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Quasar Host Galaxies
PRC96-35a * ST Scl OPO * November 19, 1996

HST « WFPC2

J. Bahcall (Institute for Advanced Study), M. Disney (University of Wales) and NASA

Il quasar piu distante (2008):

z=6.43

A questa distanza il quasar si
allontana con una velocita pari
al 96% della velocita della luce
e si trova a una distanza di
circa 13 miliardi di anni-luce

T
J114816.64+525150.3 z=6.43

Lya' NV

Lyg+ON

Questo grafico mostra 'andamento della velocita
di recessione con il redshift. Poiché osservare
galassie distanti significa guardare indietro nel
tempo (lookback time), c’'é corrispondenza fra
redshift, velocita e eta. In particolare, si nota che
per z compreso fra 0.5 e 1 si sta osservando
I’'Universo vecchio circa meta della sua eta attuale.
Questo grafico richiede wuna cosmologia
particolare nellambito della Relativita Generale,
non si ricava dalle precedenti formule per il
redshift.

I quasar, che appartengono alla famiglie dei Nuclei
Galattici  Attivi  (AGN, acronimo inglese
universalmente adottato), sono potentissime
sorgenti di energia contenute nei nuclei di alcune
galassie che hanno come motore un buco nero
supermassivo in fase attiva (la fase attiva € quella
in cui il buco nero & circondato da un disco di
accrescimento la cui dinamica spiega I'emissione
eccezionale del’AGN). Laddove non si manifesti il
comportamento attivo si dice che il buco nero,
probabilmente sempre presente, & quiescente.
Grazie a questa proprieta le galassie che i
contengono risultano osservabili a grandi distanze
e quindi sono molto utili per osservare I'Universo
nelle prime fasi della sua vita.

Questa immagine mostra il quasar piu lontano
(2008) di cui sia stato possibile misurare
spettroscopicamente la distanza.
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Classificazione morfologica
delle galassie

+ La varieta delle forme delle galassie pud essere ricondotta a pochi “tipi”
(= classificazione morfologica)

+ La classificazione morfologica € il primo passo verso la comprensione
fisica delle galassie (anche ad alto redshift)

+ La morfologia & correlata con molte delle proprieta globali delle galassie
(a.e. popolazioni stellari, momento angolare, tasso di formazione stellare,
contenuto di gas, ambiente)

* Riprodurre la varieta delle forme osservate & uno degli obbiettivi principali
di tutte le teorie di formazione ed evoluzione delle galassie

NGC 3384'S0

-

. NGC 4596 SB0

M87 (NGC 4486) EO

NGC 1365 SBb

M63 (NGC 5055) Sb

B2 (NGC 3034) I Il

5
Sextans A It |
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Limiti delle classificazioni morfologiche
Le classificazioni morfologiche:

+ si basano sulla analisi (soggettiva) delle immagini (lastre fotografiche in
banda B, immagini CCD in NIR)

+ sono limitate da effetti di risoluzione, profondita e banda passante delle

immagini analizzate

+ dipendono dai criteri di classificazione adottati

La classificazione morfologica descrive la distribuzione della luce (e quindi
delle stelle) nelle galassie ( = fotometria qualitativa)

m81

Ellittica ! Lenticolare!

M81

uw Visibile IR

Queste quattro figure sono foto della stessa
galassia, M81, che simulano osservazioni con
profondita diverse. Con questo termine ci si
riferisce alla magnitudine delle stelle piu deboli
visibili nellimmagine. Piu 'immagine & profonda,
maggiore & il numero di stelle visibili perché si
osservano stelle sempre piu deboli. Un'immagine
molto profonda consente di vedere le regioni piu
esterne e piu deboli di una galassia e capirne
quindi meglio la morfologia.

Ancora M81, questa volta osservata in tre diverse regioni
dello spettro elettromagnetico: ultravioletto, visibile e
infrarosso.

Questo esempio evidenzia come a seconda della banda
fotometrica utilizzata, le galassie appaiono avere forme
diverse. Questo & dovuto al fatto che diverso & il contributo
della luce delle stelle nelle tre bande: ad esempio,
['ultravioletto sara sicuramente dominato dalle stelle O o B,
mentre I'IR sara dominato soprattutto dalle stelle Ko M. A
seconda della distribuzione pit 0 meno omogenea delle stelle
in una galassia, si osservano forme diverse.
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Classificazione morfologica di Hubble

1 1 1
1 1 1
1 | e S BT
1 1 N e ] %
=5 3 5 Se
: y S04 : Sa 5o : Il
A s 1 1
O =, I I
E0 B~ SBO, | I
: S :;—(h : SBa SBb SBc : Irr i
( ) ' :
| T e —, o ) il
1 1 i E
1 1 1
1 1 1
Ellittiche | Lenticolari 1 Spirali | Irregolari

NON & uno schema evolutivo

Galassie ellittiche

Forma (apparente) ellittica

+ Struttura diffusa con poca evidenza di gas e polveri

| sottotipi sono definiti sulla base dello schiacciamento apparente

(ellitticita, e)
En,n=0,1,...7

l
b

|

con n =10e = 10(1-b/a)

e=1-bla

bla

1-bla

tipo

1 0.7 0.5
0 0.3 0.5
=0 E3 E5

0.3
0.7

E7

E la classificazione pil usata e fornisce la
terminologia di base. Hubble distingue le
galassie in quattro famiglie:

* galassie ellittiche (E)

* galassie lenticolari normali (SO) e barrate
(SBO)

® galassie a spirale normali (S) e barrate (SB)

* galassie irregolari (Irr)

(0]

le colloca lungo cosiddetto diagramma a
diapason (tuning-fork diagram)

L’ellitticita non € I’eccentricita.
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Galassie lenticolari

Due componenti: sferoide centrale (bulge) e disco senza
evidenza di bracci di spirale

Due sottoclassi: normali (S0) e barrate (SB0)

| sottotipi S04, SO,, SO, sono definiti dalla prominenza delle polveri
nel disco

| sottotipi SBO,, SBO,, SBO; sono definiti dalla prominenza delle
polveri e della barra

B -

NGC 3245 S0, NGC 4111 S0,

L

NGC 5866 S0

”

Galassie a spirale

Due componenti: sferoide centrale (bulge) e disco caratterizzato
dalla presenza dei bracci di spirale

Due sottoclassi: normali (S) e barrate (SB)
| sottotipi Sa, Sb, Sc sono definiti da tre criteri:
- prominenza del bulge rispetto al disco
- avvolgimento/apertura dei bracci a spirale

- risoluzione del disco in stelle, nodi, regioni HIl




Galassie “di taglio” (= molto inclinate)

+
v : R 1
g -
° sa | s
a C
5
5| ° Bulge molto prominente + Bulge poco prominente / assente

E Galassie “di faccia” (= poco inclinate)

Sc

+ Bulge molto prominente « Bulge poco prominente
| + Bracci molto avvolti * Bracci poco awvolti
t * Bracci poco risolti « Bracci molto risolti

o o <
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NGC 1302 Sa NGC 2841 Sb NGC 628 Sc

NGC 175 SBa NGC 1300 SBb NGC 7741 SBc
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Galassie irregolari

* Poca o0 nessuna simmetria

+  Due sottoclassi: tipo I (Irr 1) e tipo Il (Irr II)

- Irr I: fortemente risolte in stelle (a.e. LMC)

- Irr 1I: caotiche e disturbate (a.e. M82)

LMC lrrl

v

UKS 14

v

M82 (NGC 3034) Irr Il

Cosa determina la morfologia di una galassia

high density protogalactic cl

s 5

.

lower density protogalactic cools slower

loud cools faster

elliptical galaxy

-

spiral galaxy

E’ argomento di ricerca molto attivo, negli ultimi anni si sono alternate/compenetrate diverse teorie

E’ ovvio domandarsi perché osserviamo galassie
di varie morfologie, e se esistono delle condizioni
iniziali che portino alla formazione di un’ellittica
piuttosto che di una spirale.

Secondo le teorie prevalenti, sono due i parametri
fisici che giocano un ruolo importante: densita e
momento angolare del gas. (vedi collasso
gravitazionale della precedente presentazione).
Se la protogalassia € molto densa, il gas si
condensa molto velocemente e viene tutto
convertito in stelle, le quasi si formano
praticamente tutte assieme. La galassia assume
una forma ellittica, con una popolazione stellare
che da Ii in poi invecchia senza che si formino
nuove stelle. E’ il cosiddetto collasso monolitico.
Se al contrario la protogalassia &€ poco densa, il
raffreddamento avviene in modo piu lento, il gas si
condensa al centro formando le stelle del bulge e
successivamente su un piano formando stelle
nuove con continuita. Si ha cosi una galassia a
spirale, che contiene sia stelle vecchie che stelle
giovani.



L’altro parametro fondamentale & il momento
angolare, in pratica la rotazione della
protogalassia. Se questa € lenta, la protogalassia
tende a condensare contraendosi e dando origine

w ot QL

(d

a una galassia ellittica che avra una rotazione
" molto debole. Al contrario, se il momento angolare
v ‘ . della protogalassia € elevato allora la rotazione

8 - " . veloce favorisce lo schiacciamento della nube su
e un piano e la formazione del disco di una spirale.

protogalactic cloud with less angular momentum elliptical galaxy
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protogalactic cloud with more angular momentum spiral galaxy
) ) Dato che la formazione delle galassie ha richiesto
Morfologia ad alto redshift miliardi di anni, & lecito aspettarsi che osservando
P T— I'Universo ad. a!to redshift, cioé guardando !ndietro
Today: 14 Billion Years 9 Billion Years 5 Billion Years 2 Billion Years nel tempo, si riescano a vedere le galassie nelle
4 loro prime fasi vita, in cui una chiara struttura
. ‘ >»r ¥ morfologica non era ancora presente. Questa
A figura testimonia appunto cid che ci attendiamo di
Elliptical vedere: le galassie con un eta di un paio di miliardi

di anni hanno strutture quasi amorfe.

- 4
o8 L 4
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Un altro esempio di evoluzione delle galassie con
il redshift. Passando da z=2.4 all’epoca attuale
presente, z = 0, 48Q0A sono trascorsi oltre 11 miliardi di anni. Le galassie

3 vengono osservate in infrarosso ad alto redshift e
‘ Q nel visibile al presente.

10 miliardi fi anni fa, z =[L.5, 12000A

- s p 4

11.5 miliardi ii anni fa, z = 2 4, 16000A
‘*‘ - ‘ - s -
& & &
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Type 0ggi 5 Gyrfa 7 Gyrfa
E/SO 24% 20% 30%
S/Tr 69 63 31
Not classified 7 17 39

+ Lafrazione di E/SO rimane abbastanza costante al crescere di z (=
si formano a alto z)

+ Lafrazione di S/Ir decresce al crescere di z (= le S non si sono
ancora formate 7 Gyr fa)

+ Lafrazione di galassie peculiari cresce al crescere di z (= galassie
in interazione, le galassie grandi si formano assemblando galassie
piccole)

Per tutte le donne come testimonianza, per tutte gli uomini per pensare che esiste 'umanita,
distinta in due generi parimenti importanti

“In the early 1900s, the Harvard College Observatory was one of
the leading astronomical research institutions in the world. It
employed many men to build equipment and go observing, many
women to examine and measure photographs and perform
numerical computations, and a few lucky male astronomers
to analyze the results and publish them.

http://spiff.rit.edu/classes/phys240/lectures/imc/imc.html

Miss Leavitt (for that was the form of address in those days) found 1,777 variables in
photographs of the SMC and LMC. A small fraction of these were Cepheids. She noticed that
the Cepheids with long periods were brighter than those with short periods, whether she
used the magnitude at maximum light or minimum light.

Cenno alla fisica delle variabili cefeidi

Doubly jonized helium (helium whose atoms are missing two electrons) is more opaque
than singly ionized helium. The more helium is heated, the more ionized it becomes. At the
dimmest part of a Cepheid's cycle, the ionized gas in the outer layers of the star is opaque,
and so is heated by the star's radiation, and due to the increased temperature, begins to
expand. As it expands, it cools, and so becomes less ionized and therefore more
transparent, allowing the radiation to escape. Then the expansion stops, and reverses due
to the star's gravitational attraction. The process then repeats.

The mechanics of the pulsation as a heat-engine was proposed in 1917 by Arthur Stanley
Eddingtonl®®! (who wrote at length on the dynamics of Cepheids), but it was not until 1953
that S. A. Zhevakin identified ionized heliumi3 as a likely valve for the engine.

http://en.wikipedia.org/wiki/Cepheid_variable




