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Sommario

Gli ammassi di galassie sono le strutture legate gravitazionalmente piti massicce del-
I’Universo e rappresentano laboratori fondamentali per lo studio della fisica del plasma
caldo che costituisce la componente dominante della materia barionica degli ammassi:
I'Intracluster Medium (ICM). Tale gas caldo risulta essere quasi completamente ionizzato
con temperature dell’ordine di 10’108 K, ed emette principalmente radiazione X attra-
verso il processo di bremsstrahlung termica. L’osservazione di tale radiazione consente lo
studio della struttura dinamica del gas caldo e dei suoi processi di regolazione termica.

In questa tesi viene presentata una descrizione del fenomeno dell’emissione per brems-
strahlung termica (capitolo , seguita da una breve introduzione generale sulla composi-
zione degli ammassi di galassie e sul cooling ow problem (capitolo [2)). Infine & presenta-
ta un’analisi morfologica dell’emissione X dell’ICM nel cool-core cluster Zw1742+3306,
utilizzando dati osservativi acquisiti dal telescopio spaziale Chandra (capitolo [3)).

L’obiettivo principale dello studio € la ricerca di possibili cavita X (X-ray cavities)
prodotte dall’interazione tra il plasma relativistico emesso dal Nucleo Galattico Attivo
(AGN) centrale e il gas caldo dell’ammasso. L’identificazione di tali strutture rappre-
senta un importante indizio dell’azione del cosiddetto AGN feedback, meccanismo rite-
nuto fondamentale per compensare il raffreddamento radiativo del gas negli ammassi di
galassie.

I risultati ottenuti mostrano una correlazione tra la posizione delle depressioni di
emissione X osservate e la morfologia dei lobi radio associati all’AGN centrale, suggerendo
un collegamento diretto tra I'attivita del nucleo galattico e la struttura dell’'ICM. Questo
studio contribuisce quindi alla comprensione dei processi di interazione tra AGN e ICM
e del loro ruolo nella regolazione termica dei cool-core clusters.
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Capitolo 1

Emissione per Bremsstrahlung

La radiazione di bremsstrahlung[f] detta anche emissione free-free, & uno dei principali
processi radiativi osservabili in astrofisica. L’importanza della conoscenza di tale mec-
canismo fisico, nell’ambito dell’osservazione di corpi celesti, risiede nel fatto che esso e
generato tipicamente da gas caldo. Conoscere le leggi che regolano tale fenomeno ci per-
mette di ottenere misure di grandezze fisiche di strutture, come gli ammassi di galassie,
appartenenti allo spazio profondo, che emettono secondo tale processo, e una maggiore
comprensione degli oggetti che costituiscono I'universo. Nel dettaglio la bremsstrahlung
riguarda l’emissione di fotoni da parte di una particella carica (un elettrone) che viene
rallentata dall’interazione con il campo coulombiano di una particella di carica di segno
opposto (un atomo completamente ionizzato).

Nelle seguenti sezioni, verranno presentate le descrizioni del processo secondo la trat-
tazione classica per elettroni con velocita iniziale fissa, per poi estendere il concetto al
modello piu affine alle condizioni realmente osservate in un gas all’equilibrio termico. I
risultati quantistici saranno trattati in termini correttivi rispetto alla fisica classica, me-
diante i fattori di Gaunt. La trattazione proposta in questo capitolo segue la struttura
del testo Radiative Processes in Astrophysics (Rybicki - Lightman) [23].

1.1 Considerazioni preliminari sul modello fisico del-
la bremsstrahlung

I1 fenomeno della bremsstrahlung ¢ tipico dell’interazione tra due particelle di carica di
segno opposto. Infatti, considerando l'interazione tra due particelle identiche nell’ap-
prossimazione di dipolo (vale a dire il caso di collisioni elettrone-elettrone o ione-ione),
date la carica elettrica ej, il VettorerosiZione ri e la massa m; della i-esima particella del
sistema, il momento di dipolo d = ; &jrj, € proporzionale al centro di massa del sistema,

11 termine bremsstrahlung deriva dal tedesco e signi ca "di frenamento™.
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Figura 1.1: Rappresentazione del modello di un elettrone, di carica elettrica e, in ap-
prossimazione di scattering a piccoli angoli che collide con uno ione di carica elettrica
Ze, con un parametro di impatto b. e & la carica elementare, Z il numero atomico dello
ione, V e R indicano rispettivamente la velocita e la posizione dell’elettrone rispetto allo
ione. Immagine estratta da [23].

Fem = ;Miri, il quale ¢ a sua volta una costante del moto. Vien da sé che la derivata
seconda del momento di dipolo d', in tal caso, ¢ nulla, per cui segue che l'interazione
avviene solo per particelle di carica in segno opposta, cioé per un sistema elettrone-ione.
E’ ragionevole pensare che i principali emettitori per bremsstrahlung siano gli elettroni,
poiché questi hanno una massa di gran lunga inferiore a quella degli ioni, a fronte di
una carica in modulo identica; cido comporta che, durante l'interazione, ’elettrone subi-
sca una variazione della propria velocita molto maggiore di quella dello ione, che risulta
trascurabile. Per questo motivo di qui in avanti si considerera il sistema composto da
elettroni in moto in un campo coulombiano fisso degli ioni.

1.2 Emissione per un campione a velocita iniziale
fissata

Si consideri in prima analisi il caso particolare di un insieme di elettroni con la stessa
energia cinetica iniziale, cioe con velocita in modulo identiche. Si considerino inoltre
valori sufficientemente elevati di velocita da poter considerare ragionevole I'approssima-
zione di scattering a piccoli angoli, cioe 'approssimazione per cui 'elettrone si muove
a velocita tali da non subire una deviazione significativa dalla traiettoria rettilinea per
via della collisione con lo ione. Sia quindi —e la carica dell’elettrone che si muove verso
lo ione di carica Ze; b ¢ il parametro di impatto del sistema, definito come la distanza
minima tra la traiettoria imperturbata dell’elettrone dal campo dello ione e lo ione stesso.

Per studiare I’emissione energetica del sistema per bremsstrahlung, si considera lo
spettro di emissione nell’approssimazione di dipolo, che Valeﬂ

2Come spiegato nel Rybicki - Lightman [23].
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dove ! & la pulsazione della radiazione emessa, ¢ & la velocita della luce nel vuoto e d(1)
rappresenta la trasformata di Fourier del momento di dipolo del sistema. Si puo osservare
che lo spettro dW=d! ¢ strettamente correlato al momento di dipolo e alla sua frequenza
di oscillazione, dato che quest’ultima corrisponde nell’approssimazione di dipolo con
la sopracitata '. Per ottenere un’equazione per il sistema in analisi, si considerera
la particella nelle approssimazioni di alta e bassa frequenza, utilizzando come tempo
scala dell’approssimazione il tempo di collisione stimato come il tempo di interazione tra
I’elettrone e lo ione = %, espresso come il rapporto tra la il parametro di impatto b e
la velocita della particella durante la collisione v. Il parametro di impatto e la minima
distanza che intercorre tra lo ione e la traiettoria dell’elettrone nell’approssimazione di
scattering a piccoli angoli, come illustrato in figura Fig. in cui e rappresentata la
modellizzazione del sistema in studio.
Il momento di dipolo del sistema vale d = —eR, la sua derivata seconda C.I., invece:

d=—ev (1.2)

con V che indica ’accelerazione dell’elettrone.

Per semplicita di trattazione degli andamenti asintotici del momento di dipolo per
alte e basse frequenze, si usera in seguito la trasformata di Fourier dell’equazione (1.2)).
Noto il fatto che la trasformata di Fourier di d & —!2d~(! ), allora la trasformata della

(1.2)) vale: Z .y

—1d(1) = —— ve''tdt (1.3)
1

A questo punto si possono studiare gli andamenti asintotici di d(') per alte e basse
frequenze, cioe per I >1e !l < 1:

e per ' > 1, il termine e''! oscilla rapidamente rispetto alla variazione di V(t) e,
per il lemma di Riemann-Lebesgue (come espresso in [7]), la trasformata di Fourier
in questo limite si annulla: d(! — o0) — 0;

e per I <« 1, il termine e''t — 1, per cui la trasformata di Fourier nel limite di

basse frequenze tende asintoticamente al valore d(1) ~ sz AV;

Vale allora che il comportamento asintotico del momento di dipolo assume la forma:

~ £SAV per! <1
1

din ~ 2 12
() >1

1.4
0 per (1.4)



inoltre, dalla (1.1) e dalla (1.4) segue che:

(
dw _ 2%jvj 2 per! 1 (15)
d! 0 per! 1 '
ciee l'intensitn della radiazione dipende dalla variazione della velocitn dell'elettrone, da
cui il nome di "radiazione di frenamento”, dato che I'elettrone nel campo coulombiano
dello ione perde energia e viene di conseguenza rallentato.
Si vuole e ettuare una stima dei valori possibili di v. Grazie all'approssimazione
di scattering a piccoli angoli, si pw assumere la variazione di velocita diretta solo lungo
la componente normale al moto dell'elettrone:
Ze? Z b

VS T, v (1.6)

dove Ze rappresenta la carica dello ione, con Z chee il suo numero atomico ed ee la
carica elementare, me la massa dell'elettrone, v la velocit iniziale dell'elettrone e t il
tempo; l'integralee I'espressione della variazione della velocit trasversale dell'elettrone
per via dell'interazione con il campo coulombiano dello ione.

Inserendo la (1.6) nella (1.5), si ottiene I'emissione radiativa data da una collisione in
approssimazione di scattering a piccoli angoli:

2.6

d_W — SC%ZmZ(_:‘va2 per b l! (1.7)
d! 0 perb

Grazie al precedente risultato, si pwo determinare lo spettro emissivo degli elettroni
liberi, con una velocit iniziale unica v, in un gas di ioni. Sia dunque un gas di densit
ionica n, e densit elettronica ng; il usso di elettroni incidenti su uno ionee ngv e
I'elemento d'area per un singolo ione vale dA = 2 b db. L'emissione per unia di volume,
di frequenza e temporalee dunque:
Z

1 dw(b)

dw
m =2n enjv o d—l b db (18)

dove ki, € il parametro d'impatto minimo, al di sotto del quale la trattazione considerata
cessa di essere valida.

Nella (1.8) non e possibile inserire la (1.5) per determinare lo spettro energetico,
poiche none speci cato quando cessa di essere valido il regime di basse frequenze
e come si comporta la funzione nella regione tra i due regimi di alte e basse frequenze;
per cui si utilizza lI'approssimazione della forma asintotica a basse frequenze, sancendo
I'estremo di integrazione superiore della (1.8) come un qualchg,p oltre cui si fuoriesce



dalle condizioni di validia del regime. Sostituendo la formulazione della (1.7) per basse
frequenze nella equazione (1.8) si ottiene:

dw _  16¢é I
didvdt 3m2cdv ° Bhin

Il valore di bhax Nnone ben de nito, ma, poicke compare solo all'interno di un logaritmo,
il valore esattoe ben poco interessante rispetto al suo ordine di grandezza. Siccome il
suo valore si aggira attorno ar, e possibile assumere, commettendo un errore piccolo,
che bhax = 7.

La stima di by, pw essere e ettuata mediante due metodi derivanti da due consi-
derazioni distinte. Una prima stima pw essere ottenuta tramite |'approssimazione di
scattering a piccoli angoli, la qualee valida al pu no a che v v, per cui:

1 _ 47 €
in — mv 2

(1.9)

(1.10)

Una seconda stima di i, pw essere ottenuta tenendo conto del limite quantistico
dato dal principio di indeterminazione di Heisenberg, per cui, al di sotto di un dato valore
del parametro d'impatto, la trattazione classica della collisione none pu valida e si deve
assumere un approccio quantistico al problema. Tale limite coincide con la formulazione
del principio per l'indeterminazione su posizione e quantita di moto di una particella:
Xp -, percui, posto x be p mv, siottiene:

o = (1.11)
Owviamente nella (1.9) va inserita la R, dal valor pu elevato tra le due formulazioni
(2.10), (1.11), cos da evitare di tener conto di valori che non appartengono al regime
considerato. Nel dettaglio si pone i, = bg-i)n qualora l'energia cinetica iniziale dell'e-
lettrone sia molto inferiore dell'energia minima di ionizzazione dell'atomo di idrogeno
Ry = ’;‘—?; ' 13:6 eV, detta energia di Rydberg: %mv2 Z °Ry. Se invece, l'energia
cinetica iniziale dell'elettrone fosse molto elevata, tale chbmv? Z 2R, allora sam
rilevante il principio di indeterminazione e la miglior stima di h, sa@a fornita dalla
(2.12).

A prescindere dal regime in cui ci si trova, si esprime I'equazione (1.9) in funzione di
un termine g (v;!), noto come fattore di Gaunt, tale per cui valga la relazione seguente:

dw 16 e®

GV - 3 amey e G (Vi) (1.12)

che, confrontata con la (1.9), permette di ottenere una stima del fattore di Gaunt stesso:

p_
g ()= —1n 2:?:

(1.13)



Il fattore di Gaunte un termine correttivo adimensionale dovuto ad e etti quantistici.
Questo fattoree una funzione dell'energia dell'elettrone e della frequenza dell’'emissione,
i cui valori sono tabulati in vari articoli, quali [5] e [14]. Valori tipici del fattore di Gaunt
per plasmi caldi si aggirano attorno a valori unitari ¢ 1 o di qualche unit.

1.3 Bremsstrahlung termica

Nel caso reale, un gas di ioni generalmente none composto di soli elettroni con la stessa
velocik, bens da elettroni con velocit appartenenti ad uno spettro. E interessante
considerare il caso in cui gli elettroni e gli ioni siano all'equilibrio termodinamico; in tal
caso le velocia degli elettroni non saranno identiche le une alle altre, ma avranno una
probabilib statistica descritta da una funzione di probabilif.. In questo caso si parla di
emissione per bremsstrahlung termica.

Nel sistema cos descritto, gli elettroni hanno una probabilif statistica di assumere
un qualche valore della velocig, data dalla distribuzione di Maxwell-Boltzmann, nota
altres come distribuzione termica di velocit. La probabilia dP che una particella si
trovi in un intervallo d3v di velocitie allora dP / e 5T d®v, dove ke la costante di
Boltzmann3, T la temperatura del gas ed E I'energia cinetica degli elettroni nel range
considerato. Tuttavia per distribuzioni isotropiche di velocit si pw ridurre il numero
di gradi di libera del sistema da tre a uno considerando che®d = 4 v 2dv, per cui vale
che: ,

dP /v %e & dv (1.14)

Nota la distribuzione delle velociga, orae ragionevole voler conoscere lo spettro emis-
sivo del sistema. Per far coe su ciente integrare lungo la distribuzione di velocia
I'equazione (1.12). Nasce spontaneo il quesito su quali possano essere gli estremi di in-
tegrazione. L'intervallo considerato per l'integrazione avia un limite inferiore di velocia
Vmin dato dal fatto che I'energia cinetica dell'elettrone deve essere su cientemente eleva-
ta da consentire la creazione di un fotone di energia h , vale a dire tale che h Zmv2.
Questo fenomeno di cuto inferiore e detto e etto di quantizzazione del fotone. Ese-
guendo l'integrale della (1.12) per distribuzioni di velocie come quella espressa nella
(1.14) normalizzato sull'intera distribuzione delle velocit, si trova:

R my 2
AW(T3Y) |y v 5 av (115)
dvdtd! “01 vZe ™% dv '
dove, sostituendo ¥, = % e d! = 2d si sopraggiunge all'energia irradiata per

bremsstrahlung termica nell'unita di volume, di tempo e di frequenza, cice alla luminosit

3la costante di Boltzmann nel sistema CGS possiede un valore di k ' 1:38 10 erg K?! .



monocromatica;:

dw  285es 2
dvdtd ~ 3mc 3km

T2 72n.nie krgy (1.16)

Nel dettaglio la (1.16) espressa nel sistema di misura CGS (in termini di unita di erg
s! cm?® Hz!) assume la seguente forma:

Jvdg =68 10 8 7200, T2 g gy (1.17)

congs (T; ) chee il fattore di Gaunt medio delle velocit, per cui dipendente dalla
temperatura del gas.

Nella (1.17) la dipendenza della luminosith da 72 deriva dal fatto che la (1.12)
abbia un andamento proporzionale a ¥ e che, per un gas all'equilibrio termico, la
velocia media delle particelle sia proporzionale alla radice quadrata della temperatura
del sistema hvi / T2 Il termine esponenziale, invece, deriva dalla distribuzione di
Maxwell per le velocit e, il numeratore dell'esponente,e determinato dal limite inferiore
di cuto dell'integrazione nella (1.14).

Se si traccia un gra co logaritmico frequenza-luminosie. monocromatica log log ,
come in gura Fig. 1.4, si ottiene un andamento quasi piatto per un'ampia regione dello
spettro emissivo, no a raggiungere il termine dicuto h kT. Cobe vero ntanto che
si considera la sorgente otticamente sottile, ovvero se si trascura l'assorbimento dei fotoni
da parte degli elettroni liberi, fenomeno che vera analizzato nella prossima sezione.

Il fattore di Gauntg # e dipendente dal regime in cui si trova il sistema. Il suo
valore pw essere stimato mediante approssimazioni analitiche diverse a seconda che
avvenga lo scattering a piccoli o grandi angoli, a seconda che sia rilevante o meno, nella
determinazione del parametro di impatto minimo, il principio di indeterminazione di
Heisenberg e da altri fattori. | vari regimi, con i rispettivi valori utilizzati, sono riportati
in gura Fig.1.3. In particolare, come illustrato in Fig.1.2, si pwo considerare |'entifa di
g# dipendente dal parametro u Q—T: per u 1 lo spettro emesso si annulla per via
del termine di cuto, per cui si pw trascurare il valore digs ; per 10* <u < 1,9
assume valori nell'intervallo tra 1 e 5; peru 1, si ha cheg !1.
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Figura 1.2: Valori numerici assunti dal fattore di Gaunt, al variare di u = 4:8 10! =T
in frequenza e di ? = 1:58 10 3Z2=T in temperatura. Immagine estratta da [23].

Figura 1.3: Approssimazione analitica delle formule dei fattori di Gaunt medi per brems-
strahlung, indicati conG, a frequenza emessa da collisioni di elettroni con un plasma a
temperatura T, l'unit. di energia Ry su cuie scalata I'energia termica vale R=13:6 eV.
Immagine estratta da [21].

Dalla (1.12) e dalla (1.17) sie ottenuta la relazione che regola I'emissione per brems-
strahlung per un gas all'equilibrio termico per un dato intervallo di frequenze d E inte-
ressante esplicitare allora la luminosifa bolometrica, ciee appartenente all'intero spettro
di frequenze. Per far cbe su ciente integrare in d :

dw _ 2kT ' Seb
dvdt  3m 3hma

Z?neng, (1.18)
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che in CGS, espresso in erg's cm?® , assume la forma:

= Va 1:4 10 " T¥nenZzy, (1.19)

doveg, (T)e il fattore di Gaunt mediato sulla frequenza, dipendente dalla velociae media
degli elettroni, il cui valore rientra nell'intervallo 1.1-1.5. Il valore tipicamente considerato
perg, (T)e 1.2, il quale consente una buona accuratezza ( 20%).

Si ritiene opportuno fare un accenno al fatto che esiste anche un tipo di bremsstrahlung
non termica, cice tale per cui la distribuzione di velocit delle particelle del gas non segue
una maxwelliana. Ovviamente per trattare questa eventualibe necessario conoscere la
distribuzione delle velocit delle particelle del gas e i fattori di Gaunt associati. La
trattazione di queste casistiche esula dall'obiettivo di questa tesi.

1.4 Assorbimento free-free della bremsstrahlung ter-
mica

In un gas di elettroni liberi, i fotoni emessi per bremsstrahlung possono essere riassorbiti
dagli elettroni stessi. Poicle gli elettroni, prima e dopo l'assorbimento di un fotone,
restano in uno stato non legato, si parla di emissione free-free. Di seguito si analizzera
I'entitt di questo genere di assorbimento per la radiazione di bremsstrahlung.

Si consideri un elettrone in moto in un campo coulombiano di uno ione. Si chiami
B (T) la luminosiee monocromatica del gas per bremsstrahlung termica ad una tempera-
tura di equilibrio T, il cui spettroe illustrato in Fig.1.4,j 7 e f siano rispettivamente
il coe ciente di emissione e di assorbimento free-free. La legge di Kirchho a erma che:

iT= B (T) (1.20)

ma dato che ' e legato alla potenza irradiata dalla bremsstrahlung secondo la relazione
4" = W nota la (1.12) e la funzione di Plank B(T) = % si ottiene un
valore per il coe ciente di assorbimento ' :

1=2

= 3mhe 3km T Zfnen 7 (1e "TT gy (1.21)

che in CGS, in unia di cm?! , assume la forma:

=37 108T¥ Z%nen; 32 (1 e " pyy (1.22)

12



Figura 1.4: Esempio di intensia di bremsstrahlung per una sorgente a diverse tempera-
ture, indicata con | . Per temperature pu basse si ha una profondif ottica pu bassa
e quindi una maggiore intensia, ma uno spettro di frequenze meno ampio. Immagine
estratta da [11].

Sono particolarmente interessanti due regimi per il coe ciente di assorbimento free-
free: i1 regimi ad alte e a basse frequenze. Nel regime ad alte frequenze h KT, |l
termine esponenziale della (1.21) e trascurabile, per cui / 2. Il regime a basse
frequenze prende il nome di regime di Rayleigh-Jeans, la (1.21) e la (1.22) vengono
rimodellate come segue:

1=2

= 3mie 3Km T322Z%nen; 294 (1.23)

T =0:018T3%2 Z2%nen; 295 (1.24)

La dipendenza di da 3 (lascia intendere che il fenomeno dell'autoassorbimento
della radiazione emessa per bremsstrahlung sia maggiore per basse frequenze. Il fenomeno
dell'autoassorbimento avviene quando la profondit ottica 1, ciee quando il mezzo
e considerabile opaco per la frequenza della radiazione in esame. Aumentando la densia
degli elettroni e degli ioni nel gas studiato, si pw facilmente intuire dalla (1.23) che il
coe ciente di assorbimento, relativo ad una data frequenza, aumenti con la densia. Se
cbe vero per ogni valore di , allora signi ca che, all'aumentare di n., si pub considerare
una profondit ottica maggiore dell'unifa, e quindi il mezzo opaco, per frequenze via via
pu elevate, no a comprendere l'intero spettro emissivo.

Quando tutto lo spettro e autoassorbente e se le particelle appartengono ad una
Maxwelliana, allora ci si trova nelle condizioni che de niscono un corpo nero: il modello
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di un corpo perfettamente assorbente ed emittente su tutto lo spettro. Raggiunto questo
stadio, I'aumento della densit delle particelle non causa pu I'aumento della luminosia
del corpo, poicle la componente autoassorbentee compensata dall'assottigliamento della
regione del gas di cui si osserva la luminosifa, ovvero lo strato in cui la profondia otticae
circauno 1. In gura Fig.1.5e illustrato I'andamento dell'intensit della radiazione

al variare della densitn del gas, evidenziando il limite di corpo nero.

Figura 1.5: Andamento dell'intensitn della bremsstrahlung per un gas a volume e tem-
peratura ssi. Le linee rappresentano le curve di intensifa sullo spettro all'aumentare
(dal basso verso l'alto) della densia g = n; del gas. Il limite indicato con la linea nerae
relativo all'autoassorbimento di corpo nero da parte del gas, nonche I'autoassorbimento
massimo del gas stesso. Immagine estratta da [11].

1.5 Tempo di rareddamento

Un gas astro sico pw essere soggetto a fenomeni di riscaldamento o di ra reddamento,
dovuti a processi adiabatici, gravitazionali o radiativi, ciee all'assorbimento, emissione o
di usione di radiazione. In questa tesi si vuole studiare un modello di plasma emittente
per bremsstrahlung termica e quindi ci si vuole concentrare sul fenomeno di ra redda-
mento di suddetto gas per via di emissione di energia. Un gas che emette radiazione
va incontro al fenomeno del ra reddamento radiativo: |'energia trasportata dai fotoni

e sottratta dall'energia cinetica delle particelle del gas, abbassando la temperatura del
sistema. Si considera allora il modello di un gas otticamente sottile, cice tale per cui i
fenomeni di autoassorbimento del gas possano essere trascurati, di temperatura molto
superiore a 16 K, che rappresenta la temperatura che separa il regime ionizzato da
guello neutrale per un gas di atomi di idrogeno. Si vuole prendere cie in esame un
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gas totalmente ionizzato che si raredda per emissione di bremsstrahlung termica. Una
grandezza in grado di fornire una scala caratteristica dei tempi di ra reddamento del gas
e per I'appunto il tempo di ra reddamento t ., espresso come in [6]:

teool = jd"Tdtj (1.25)

dove sie indicato con " la densian volumetrica di energia interna del gas, considerato
approssimativamente come formato da due gas monoatomici rispettivamente di elettroni
e nuclei di idrogeno, ciascuno con energia interna= 3=2 n;kT, dove con ne indicata

la densit del gas considerato. La derivata temporale di " altro none che la luminosia
bolometrica ' (T) nota dalla (1.19). Seguendo la formulazione proposta da [10], e in
seguito supponendo che il gas in questione sia composto circa dalla stessa densita di
protoni ed elettroni ne n ,, si ha che:

3=2(ne + np)kT  3nckT
fcool " (T) ™ (T)

(1.26)

Considerando un gas dalla distribuzione degli ioni simile ai valori dell'abbondanza co-

smica dei vari elementi, ovvero con una prevalenza di ioni di atomi di idrogeno e elio,

si pw considerare un valore mediatbdi Z ' 1:3. Si pw allora riscrivere il valore di

f come B(T)'2:4 10 2?7 T¥ngys erg cm®s?, dovegs 1:2 con un errore del
20%. Allora la (1.26) diventa:

. 11

e

da cui risulta evidente che il tempo di ra reddamento dipenda pu signi cativamente
dalla densita del gas che dalla temperatura dello stesso. Inoltre, da questa formulazione
appare chiaro come il tempo di ra reddamento a temperatura T e a metallicia del gas
Z ssate sia inversamente proporzionale alla densit del gasyg / n ¢ , per cui gas pu
densi si ra reddano pu rapidamente.

L'emissione per bremsstrahlung in gas caldi (a temperatura T & 40)e la principale
concorrente al valore del tempo di rareddamento. Negli ammassi di galassie, dove la
densifa degli elettronie ne 10 * cm?® e la temperaturae T 108K, il tempo di
ra reddamento stimato e dell'ordine di tc,r 10 ° yr, con la equazione (1.27) che
assume i valori seguenti in termini di miliardi di anni (Gyr):

1=2
Ne 1 T

tCOOI 5 10 10 W W [yr] (128)

41l valore di Ze considerato come quello proposto dal [10]; valori simili sono proposti da altri articoli,
come per esempio in [12] si considera un valore d = 1:2.
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Il valore ottenuto per ty,o € confrontabile con il tempo di Hubble ¢y 13 Gyr, che
fornisce una stima dell'et dell'Universo. Co indica che, nelle regiuni meno dense degli
ammassi, il ra reddamento radiativo del gase generalmente ine ciente su scale cosmolo-
giche. Tuttavia, nelle regioni centrali degli ammassi, dove la densita del gase maggiore,
il tempo di ra reddamento pw scendere no a 1¢ 10 ° yr, rendendo il ra reddamento
radiativo molto pu e ciente.
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Capitolo 2

Ammassi di Galassie

A partire dagli anni ‘30 del XX secolo, grazie agli sviluppi tecnologici nell'ambito dei
telescopi, sie iniziato a studiare strutture cosmiche estese e lontane come le galassie, giun-
gendo alla conclusione che la loro distribuzione none casuale. Infatti, sin dalle prime
evidenze fotogra che, sie iniziato a pensare al fatto che le galassie potessero aggregarsi
in strutture gravitazionali pu estese, note come ammassi di galassie. Nel dettaglio, si
pw considerare il 1958 come I'anno dell'inizio dello studio degli ammassi di galassie, an-
no della pubblicazione del catalogo di Abell [1], in cui venivano catalogati per la prima
volta ben 2712 ammassi di galassie sulla base delle immagini acquisite in banda ottica
dallo Schmidt telescope.

Grazie alle evidenze osservative del satellite Uhuru, il primo esemplare capace di cattu-
rare immagini in banda X, all'inizio degli anni '70 sie capito che gli ammassi di galassie
sono le sorgenti luminose principali emettitrici di raggi X, per via della presenza di un
gas caldo di uso nell'intero ammasso che emette per il meccanismo della bremsstrahlung
termica. Le osservazioni in banda X hanno aperto una nuova frontiera nello studio degli
ammassi di galassie, dato che consentono di studiare le proprieta del gas caldo, che rap-
presenta la componente barionica principale degli ammassi.

Oggi, uno dei principali argomenti di ricerca sugli ammassi riguarda i ussi di rared-
damento nelle loro regioni centrali, anche noti come cooling ows, e la presenza o meno
di depressioni e shocks nel gas caldo, che mettono in crisi il modello esclusivamente
gravitazionale degli ammassi di galassie.

In questo capitolo verranno analizzate le caratteristiche generali e la composizione
degli ammassi di galassie, facendo un focus sul problema dei ussi di ra reddamento,
cos da introdurre lo studio presentato nel prossimo capitolo sulla presenza di bolle radio
e shock nell'lCM delllammasso Zw1742 mediante I'analisi di alcune immagini acquisite
dal telescopio Chandra.

1ICMe I'acronimo di Intracluster Medium, cice il gas caldo intergalattico presente negli ammassi di
galassie.
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2.1 De nizione e propriead generali di un ammasso
di galassie

Un ammasso (in inglese cluster) di galassiee un aggregato di galassie di numero compreso
trale 50 e I'ordine delle migliaia, legate tra loro gravitazionalmente e con una velocia
di dispersione dell'ordine delle centinaia di chilometri al secondo ( 500 2000 km 8 ).
Aggregati di galassie pu piccoli, dell'ordine della decina di galassie, prendono invece il
nome di gruppi di galassie, di cui un esempioe il Gruppo Locale al quale appartiene la
Via Lattea.
Tipicamente i clusters of galaxies sono considerati sistemi viriali, ovvero vicini all'equi-
librio dinamico. Cb permette di sfruttare il teorema del viriale? (meglio descritto in
[6] e [2]) per e ettuare una stima della loro massa viriale, che comprende non solo la
massa delle stelle che contengono, ma di tutti gli oggetti di cui sono composti, come per
esempio gas caldo e materia oscura. Gli ordini di grandezza della massa degli ammassi
di galassie sono & 1 M .2 Nonostante in banda visibile gli ammassi di galassie siano
stati scoperti grazie all'osservazione delle galassie di cui sono composti, oggi si sa che la
loro massae composta solo in minima parte da stelle. Infatti, le stelle compongono solo
una frazione dell'l 5% della massa viriale di un ammasso, il 10 15%e composto dalla
massa barionica, prevalentemente sottoforma di gas caldo e la maggior parte della massa
e data da materia oscura ( 80 85%).
Le dimensioni spaziali degli ammassi di galassie si possono misurare mediante il raggio
viriale chee & 1Mpc.* Ga dal catalogo di Abelle stato introdotto un raggio osservativo
standard, detto raggio di Abell Ry, pari a 2 Mpc, utilizzato per caratterizzare gli am-
massi pu massicci. Dimensioni dell'ordine di 1-2 Mpc sono infatti tipiche degli ammassi
ricchi con masse M &5 10%M

Gli ammassi di galassie vengono classi cati in due macro categorie: ammassi rego-
lari, 1 quali assumono una forma approssimativamente a simmetria sferica, e ammassi
irregolari, che hanno forme per I'appunto meno regolari. Gli ammassi regolari sono ca-
ratterizzati da una presenza maggiore di galassie ellittiche rispetto a quelle a spirale e
da una struttura interna pressoche omogenea. Gli ammassi irregolari presentano invece
pu galassie a spirale e una struttura interna importante. Esempi delle due tipologie

2|l teorema del viriale a erma che, per un sistema autogravitante in equilibrio dinamico, I'energia
potenziale gravitazionale W e I'energia cinetica totale T soddisfano la relazione: W +2T = 0. Sfruttando
la conoscenza della distribuzione delle velocit delle varie galassie, ottenibile attraverso le misure del
loro redshift,e possibile stimare la massa totale del sistema.

3Con M si intende una grandezza espressa in unift di masse solari, per cui 1M' 1:99 10 33g,
come citato in [2].

4Un parsec (pc) e l'unia di misura di distanza astronomica de nita come la distanza alla quale
un'unit. astronomica (LUA ' 1:50 10 13cm) sottende un angolo di un secondo d'arco. Allora, come
espresso in [2], 1Mpc'3:09 10 2*cm.

19



di ammassi sono rispettivamente 'Ammasso della Chioma e della Vergine, riportati in
Fig.2.1.

(@) (b)

Figura 2.1: Immagini dell'emissione in banda X (in viola) sovrapposte alle immagini
ottiche dellAmmasso della Chioma (a) e dellAmmasso della Vergine (b). Si pw notare
la morfologia pu regolare del’lAmmasso della Chioma rispetto a quello della Vergine
(immagini estrapolate da [17]).

Come ga accennato gli ammassi di galassie non sono composti unicamente da galassie,
ma presentano pu componenti. Importanti per lo studio della tesi sono la Brightest
Cluster Galaxy, nota anche come BCG, e l'Intracluster Medium, il cui acronimoe ICM,
che verranno discussi nei possimi capitoli.

2.2 Brightest Cluster Galaxy

La BCGe la galassia pu luminosa dell'ammasso ede solitamente posizionata al centro
della buca di potenziale dellammasso steSsdSi tratta di una galassia ellittica gigante
con una luminosia anche 16°L (dove 1L = 3:8 10 *ergs' e una massa viriale
maggiore di 163M , (ben pu grande di una galassia media dalla massa di circa
102 M , come suggerisce Cimatti [6]). La massa stellare e del gas caldo interstellare
sono rispettivamente degli ordini di 10! 10 12M e 13°M , anche se si deve tenere
in considerazione che la misura della massa della BCGe ardua, per via della di cola
nel separare la galassia dal resto del cluster, data la sua posizione centrale. Molte BCG
presentano inoltre pu picchi di luminosit super ciali nelle regioni centrali, suggerendo

la presenza di doppi o addirittura multipli nuclei. Cb pw essere dovuto al fenomeno

5In questa tesi si considerano solo ed esclusivamente ammassi rilassati, ciee tali per cui, almeno
in maniera approssimativa, e valido il teorema del viriale. La centralin della BCG e di fatto una
caratteristica tipica di questo tipologia di ammassi di galassie.
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noto come cannibalismo galattico, secondo il quale le BCG si siano formate per attrito
dinamico tramite I'accrescimento di altre galassie appartenenti allammasso.

Negli ammassi regolari, quasi sempre la BCGe una radiogalassia, ciee una galassia che
emette una gran quantit di energia nella banda radio, per via dell'attivia del suo buco
nero supermassiccio attivo centrale, noto come AGN (Active Galactic Nucleus). Secondo
la classi cazione di Fanaro -Riley (FR), le radiogalassie possono essere di due categorie
distinte a seconda che la luminosita della sorgente alla frequenza di 178 MHz sia maggiore
o inferiore a 2 10% erg s' Hz!: luminosia critica per cui cambia la morfologia
dell’emissione radio. In particolare, mentre le FR | hanno una morfologia variabile, le
FR 1l sono ben riconoscibili per via del fatto che le emissioni assumono la forma di lobi
allungati con degli hot spots: regioni con una spiccata luminosit super ciale, collegati
al centro del nucleo galattico attivo tramite de ussi collimati di elettroni relativistici,

noti sotto al nome di jets, che fuoriescono dal nucleo stesso, come rappresentato in gura
2.2b in rosso. Le dimensioni di questi jets possono variare dalla scala delle decine di kpc
a quella dei Mpc.
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(a) Immagine composta dalla sovrapposi-

zione di fotogra e in banda X, visibile e ra-

dio acquisite rispettivamente dai telescopi

Chandra, Canada-France-Hawaii e VLA, (b) Immagine composta dalla sovrapposizione
ra gurante la radiogalassia FR | dell' Hy- di fotogra e in banda X, visibile e radio acquisi-
dra A. In azzurroe rappresentato il gas cal- te rispettivamente dai telescopi Chandra, Hub-
do acquisito mediante il telescopio Chan- ble e VLA, ragurante la radiogalassia FR Il
dra, in rosso i jets emessi dalla radiogalas- del Cygnus A. In azzurroe rappresentato il gas

sia, acquisiti tramite il VLA e in giallo le caldo acquisito mediante il telescopio Chandra,
sorgenti emittenti in banda visibile acquisi- in rosso i lobi radio o hot spots emessi dalla ra-
te dal telescopio Hubble. A dierenza delle  diogalassia, acquisiti tramite il VLA e in giallo
FR Il, non sono presenti i lobi radio tipici le sorgenti emittenti in banda visibile acquisite
degli hot spots (crediti: [17]). dal telescopio Hubble (crediti: [18]).

Figura 2.2: Nelle immagini 2.2a e 2.2b sono ra gurate le due tipologie di radiogalassie
secondo la classi cazione di Fanaro -Riley. In 2.2b la presenza dei lobi radioe evidente,
nella 2.2a invece gli hot spots sono completamente assenti.

Nonostante gli AGN siano tipicamente presenti nelle BCG, anche altre galassie non
centrali nellammasso possono presentare strutture analoghe, tuttavia queste altre ra-
diogalassie presentano a volte una morfologia a testa-coda, dovuta all'interazione con
l'intracluster medium.
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2.3 Intracluster Medium

La massa barionica, come accennato all'inizio del capitolo,e dominata dall'intracluster
medium, noto anche come ICM. Tale mezzoe costituito da un gas caldo pressocle com-
pletamente ionizzato, con una temperatura viriale di circa Y010 8K, che permea l'intera
buca di potenziale in cui giace I'ammasso di galassie. Dal momento in cui la densia del
gas cala leggermente spostandosi dal centro dell'ammasso verso le zone pu periferiche
(siparladiunrange di 1 10 * cm?® secondo il [6]) e poicte la temperatura varia ra-
dialmente ancor meno rispetto alla densit, si pw considerare il gas come isotermico. Si
parla allora di -model come del modello che descrive il pro lo di densit radiale dell'am-
masso, considerando la distribuzione di galassie e dell'lCM come isoterme, in equilibrio
nella buca di potenziale gravitazionale dell'ammasso stesso. Come riportato nell'articolo
[12], la densit radiale (r) dell'lCM nel cluster e espressa bene dalla approssimazione
di King,per cui si considera 'ammasso come una sfera isoterma:

n # 3

2 2
M= o 1+ —

(2.1)

r core

in cui ge la densit del gas al centro dellammasso, entro un raggioge in cui la
densifa pw essere considerata come costante. |l coe ciente adimensionale e un indice
che descrive la rapiditn di decrescita della densita con il raggio ede descritto come segue:

2

_ r

= kT:—mp (2.2)
dove al numeratore vie indicato il quadrato della velocit di dispersione delle galassie
lungo la linea di vista, che rappresenta il rapporto tra le energie cinetiche delle galassie
e del gas; e il peso molecolare medio delle particelle del gas, che dal momento in cui
si tratta di un gas quasi completamente ionizzato, pw essere assunto di valori simili
all'abbondanza solare  0:6.
Questo modello idrostaticoe largamente di uso in astro sica per parametrizzare la den-
sith dell'lCM in un cluster, a partire dalla sua luminosit super ciale in banda X, dato
che ‘;I / n 2, come si evince dalla (1.17) nell'approssimazione nn ;. Infatti I''CM
e il responsabile della grande quantia di raggi X emessi da un ammasso, con la sua
luminosita tipicamente risiedente nel range dei 1 . L x . 10 “°erg s . Il meccani-
smo mediante il quale il gas caldo emette energia ad alte frequenzee principalmente la
bremsstrahlung termica descritta nel capitolo 1.3, in particolare mediante la legge per
I'emissione bolometrica (1.17). L'osservazione dei raggi X provenienti dagli ammassi di
galassie e di per ® la riprova della presenza dell'lammasso stesso e della sua buca di
potenziale gravitazionale in cuie con nato I'lCM; data la scarsiti di altre sorgenti di
raggi X altrettanto luminose, le immagini raccolte in banda X permettono di studiare la
forma della buca di potenziale e la struttura degli ammassi nel dettaglio, minimizzando
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l'inquinamento delle immagini per via della raccolta di dati provenienti da sorgenti non
appartenenti all'ammasso.

Nonostante il -model rappresenti una buona approssimazione iniziale, nella real dei
fatti il mezzo intergalattico presenta un gradiente di temperatura radiale. VVengono chia-
mati cool-core clusters gli ammassi che presentano una diminuzione di temperatura verso
la regione centrale. Tale fenomeno segue quanto espresso nel capitolo 1.5 sulla propor-
zionali del tempo di rareddamento dall'inverso della densia del gas, infatti questi
ammassi di galassie perdono energia per via della bremsstrahlung termica che, come
espresso dalla (1.17),e proporzionale alla densit del gas, chee maggiore verso il centro
del cluster. Co giusti ca la presenza del gradiente di temperatura radiale nei cool-core
clusters.

Un fenomeno caratteristico dell'intracluster medium e quello dei fronti freddi (cold
front). Come spiegato in [8], i fronti freddi tracciano discontinuitr in densif del gas e
sono visibili come nette variazioni nella brillanza super ciale in banda X. Essi sono inter-
pretati come super ci di contatto tra regioni di gas con entropia di erente, caratterizzate
da un aumento della densia accompagnato da una diminuzione della temperatura, men-
tre la pressione rimane approssimativamente continua attraverso la discontinuie.. Nei
cluster con cool core tali strutture sono frequentemente associate a moti di sloshing del
gas nel potenziale gravitazionale dellammasso, innescati da interazioni o fusioni minori.
Questo processo genera una sequenza di fronti freddi che possono propagarsi radialmente
nel core del cluster e manifestarsi come archi o spirali nella distribuzione dell’'emissione
X, come risulta ben visibile nellAmmasso di Perseo in gura Fig. 2.3.

Figura 2.3: Immagine dellAmmasso di Perseo in banda X, in cuie particolarmente
visibile la struttura arcuata del cold front. L'immaginee stata ottenute dai dati raccolti
dai telescopi Chandra [17], XMM-Newton [9] e ROSAT [15].
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2.4 Cooling ow problem ed AGN feedback

Il gas caldo dell'intracluster medium, emettendo radiazione per bremsstrahlung termica,
perde energia, ra reddandosi nel tempo di conseguenza. Entra in gioco allora il tempo di
ra reddamento t.., de nito come il tempo impiegato dal plasma a dissipare la propria
energia termica per emissione radiativa, discusso nel capitolo 1.5 ed espresso per il sistema
in esame dall'equazione (1.28).

Dallo studio delle immagini a raggi X di diversi ammassi di galassie si possono os-
servare dei picchi di luminosit super ciale nelle regioni centrali degli ammassi. Secondo
la descrizione del modello di cooling ow, questi picchi sono dovuti ad una maggiore
produzione di raggi X emessi via bremsstrahlung. Co fa s che il gas nelle regioni cen-
trali si rareddi pu velocemente rispetto alle zone periferiche dell'ammasso, per cui la
sua densif aumenta, in modo da mantenersi ad una pressione tale da sostenere il gas
sovrastante. |l risultatoe un lento usso di porzioni del gas, che si dirigono verso le
regioni pu interne dell'ammasso. Tale fenomenoe noto sotto il nome di cooling ow
e, secondo il modello, sarebbe con nato all'interno del cosiddetto cooling radiugd,
delimitante la regione entro cui il tempo di ra reddamentoe inferiore al tempo in cui il
sistemae considerabile viriale. Il tempo di ra reddamento spesso viene associato ad un
valore standard to, 7:7 10 9yr, associato al lookback time a redshift z = 1 (epoca
di formazione degli ammassi), cice al tempo trascorso tra l'istante in cui una sorgente a
redshift z = 1 emette della luce e listante in cui la osserviamo oggi.

In un ammasso, il cooling ow puw essere espresso tramite il tasso di massa che uisce
verso il centro (in inglese mass in ow rate), cie la quanti di massa che attraversa il
cooling radius verso il centro del clusteM. Il valore di questa grandezza pw essere
ricavato dalla luminosita di bremsstrahlung bolometrica Lo della regione interna al
cooling radius detta regione di ra reddamento e assumendo che al suo valore concorrano
soltanto I'energia termica B, e il lavoro del gas a pressione costante. Per cui, come
riportato in [12], dato L oo = ‘fj—'f e noto dE = dEy +pdV = —pdV,con = g indice
adiabatico di un gas monoatomico, p dV = (dM kT)=(m) lavoro a pressione costante,
si pw ottenere la relazione tra il tasso di in usso di massa e la luminosit della regione

centrale dell'ammasso:
L cool = gmipk-r (2.3)
con T chee la temperatura a goo. La luminosifa L .o rappresenta tipicamente circa il
10% della luminosia totale dell'ammasso e suoi valori ruotano attorno ai 1042

10*ergs! , per cui la quantift di massa che attraversa il cooling radius si aggira attorno
all'ordine del centinaio di masse solari all'anno.

Ad oggi le osservazioni e ettuate mediante i telescopi Chandra [17] e XMM-Newton
[9] hanno mostrato la presenza e ettiva di brevi tempi di ra reddamento, delle elevate
densit e delle basse temperature nelle regioni centrali degli ammassi, ma hanno anche

evidenziato il fatto che la quantia di gas che si raredda, mediante il processo sopra
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descritto, e drasticamente inferiore a quella attesa, si parla di circa uno o due ordini di
grandezza in meno rispetto ai valori previsti [22]. || motivo per cui il gas caldo non si
raredda no a temperature molto basse nelle quantita che ci si aspetta,e ad oggi un
guesito aperto che prende il nome di cooling ow problem. Tra le ipotesi pu accreditate
atte a spiegare questo fatto, vie quella per cui possa esistere un meccanismo di iniezione
di energia nelllCM che bilanci la perdita di energia per rareddamento. Tra i vari
meccanismi presi in analisi, quello pu accreditatoe 'AGN feedback.

Si parla di AGN feedback come della interazione tra il SMBHal centro della BCG,
con il gas circostante, incluso il gas in accrescimento attorno al buco nero stesso, che ne
alimenta l'attivie. Gli e etti del’AGN feedback in uenzano drasticamente |'evoluzione
della galassia in cui avviene, tante che si pw parlare di AGN feedback positivo 0 ne-
gativo, a seconda che questo promuova o inibisca la produzione stellare nella galassia,
rispettivamente compattando le nubi fredde di gas no a provocarne il collasso (nel caso
di AGN feedback positivo), o scaldando o espellono il gas freddo (per I'AGN feedback
negativo). In ne il feedback pw essere radiativo o meccanico, nel primo caso riguarda
I'emissione di fotoni da parte del SMBH, nel secondo I'emissione di elettroni e protoni
principalmente. In questa tesi si ha l'interesse di trattare il feedback meccanico, in un
particolare regime tipico delle radiogalassie, vale a dire il radio mode feedback.

Il radio mode feedback avviene quando il tasso di accrescimento di un buco neroe
basso, cie quando la densia del gas che si accumula attorno al buco nero none su -
cientemente elevata per generare un'e ciente radiazione, per cui I'energia rilasciata viene
incanalata in jets e lobi radio. Queste due strutture spesso si dispongono simmetrica-
mente a coppie, agli estremi del SMBH e sono composte da plasma relativistico. Ne
consegue che il radio mode feedback e dominato da una componente meccanica, cice di
produzione di particelle ionizzate, mentre la componente radiativae pressocte trascu-
rabile. | jets sono ussi di particelle estremamente collimati fuoriuscenti dalla regione
centrale della radiogalassia, il cui meccanismo di produzione none ad oggi totalmente
chiaro. Tuttavia, cb chee notoe che questi ussi interagiscono meccanicamente con
il gas che li circonda: in particolare i jets gon ano i lobi, no a formare dei bozzoli di
emissione radio emessi dagli elettroni relativistici per sincrotrone.

| jets e i lobi interagiscono con I''CM e I'atmosfera di gas caldo che circonda la galas-
sia, i quali emettono in banda X. Dalle osservazioni di diverse radiogalassie al centro di
ammassi e ettuate tramite i telescopi sensibili ai raggi X, emergono delle disomogeneia
nell'emissione del gas caldo, dovute proprio all'interazione sopra citata. In particolare
emergono gure di cavia o bolle, note sotto il nome di X-ray cavities da un lato, e di
shocks dall'altro, entrambe emergenti dall'interazione con il gas rigettato dal’AGN. Un
catalogo di qualche decina di sistemi in cui si segnala la possibile presenza di cavia e
shocks e presentato nell'articolo [4] e nellimmagine in Fig. 2.4e riportato un esempio

6La sigla SMBH sta per Supermassive Black Hole.
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di interazione tra i lobi e I''CM in un ammasso di galassie.

Figura 2.4: Immagine composita dell'ammasso di galassie MS0735.6+7421. Le immagini
rappresentano in rosso I'emissione radio generata dai jets, catturata dal Very Large Array
telescope, di cuie ben visible la forma quasi simmetrica rispetto al centro della galassia
centrale, la forma allungata dei jets che gon ano i due lobi radio. In blue immortalato
I'ICM, tramite il telescopio Chandra e in giallo e ra gurata la fotogra a nel visibile
scattata dal telescopio Hubble. Si pwo notare come i lobi radio spostino I''CM, creando
le cavifa in banda X (immagini estratte da [16]).

L'osservazione delle cavig, che si ricorda non essere e ettivamente vuote, ma riempite
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da plasma relativistico contenuto dalla pressione esercitata dal gas caldo che lo circonda,
consente di stimare I'energia meccanica trasferita dai jets all'ambiente: vale a dire di
stimare la portata del feedback meccanico nel regime radio mode. Come descritto in [12],
I'energia dissipata dallAGN, e di conseguenza il riscaldamento del sistema, sono dovuti
alla dissipazione dell'entalpia H delle cavit e agli shocks. L'energia per creare una cavia
di volume V sotto una pressione p, e data dal lavoro pV svolto dal jet per gon are la
bolla dentro il gas caldo, sommato all'energia interna della bolla U =11—pV:

Eu:av H=U+ pV = —1pV (2-4)
dove e l'indice adiabatico del plasma interno alle cavit (tipicamente si assume = 4=3
per la presenza di gas relativistico).

Studi sulle X-ray cavities mostrano come il riscaldamento dovuto alle cavia sia pu
rilevante per le galassie al centro della buca di potenziale dellammasso.Nelle regioni
centrali dei cool-core clusters la densit dell'lCMe maggiore e, di conseguenza, il tempo di
ra reddamento del gase pu breve. E proprio in queste condizioni che assume un maggior
importanza I'AGN feedback, poicle serve un meccanismo di riscaldamento e ciente che
compensi la perdita di energia pu elevata. Per cui si ritiene che questo sia il fenomeno
principale che regola i cooling ows nei cool-core clusters.
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Capitolo 3

Analisi morfologica dell'lCM di
ZW1742

In questo capitolo viene presentato uno studio morfologico dell’emissione dell'lCM nel
cool-core cluster Zw1742+3306, mostrato in Fig. 3.1. Lo scopo dell'analisie valutare la
possibile presenza di depressioni nella brillanza super ciale X, al ne di veri care l'ipotesi
della presenza di X-ray cavities, introdotte nel capitolo precedente nella sezione 2.4.

A questo scopo sono state analizzate immagini in formato FITS ottenute dal Chandra
X-ray Observatory [17], utilizzando il software SAOImageDS9 [13]. | dati in banda
X sono stati successivamente confrontati con osservazioni radio che mostrano l'attivie
dellAGN centrale, responsabile della produzione di jets e lobi radio. Tali dati radio
provengono da osservazioni e ettuate con diversi radiotelescopi, tra cui il Very Large
Array (VLA) [20] e il LOw Frequency ARray (LOFAR) [3].

3.1 Presentazione delllammasso

Come riportato in [8], Zw1742+3306 e un ammasso di galassie situato a redshift z =
0:0757 (corrispondente ad una distanza da noi 340 Mpc). L'ammassoe caratterizzato
dalla presenza di un cool-core ben sviluppato ede dominato da un intenso picco centrale
di luminosit super ciale in banda X, associato alla posizione della Brightest Cluster
Galaxy (BCG).

In ammassi di questo tipo I'ICM possiede tempi di ra reddamento radiativo relativa-
mente brevi, tali da favorire processi di ra reddamento e condensazione del gas verso |l
centro della buca di potenziale gravitazionale dellammasso, con tassi di ra reddamento
di massa stimati, secondo I'equazione (2.3), dell'ordine di2010 * M yr? .

Osservazioni moderne mostrano tuttavia che il ra reddamento del gas risulta in par-
te compensato dall'attivia del’AGN presente nella galassia centrale, come descritto
nella sezione 2.4. 1l cosiddetto AGN feedback pw manifestarsi attraverso getti radio

30



relativistici e bolle di plasma che interagiscono con il gas dell'ICM, producendo cavit
nella distribuzione di luminositn super ciale X e contribuendo al riscaldamento del gas
circostante.

Zw1742+3306 rappresenta quindi un esempio particolarmente interessante di cool-
core cluster, caratterizzato da un'intensa emissione in banda X prodotta principalmente
dal processo di bremsstrahlung termica dell'lCM, analizzato nel capitolo 1.3. Nella ban-
da energetica 0:1 2:4 keV la luminosia X del sistemae pari a circa 2:3 10* erg st [8].

La BCG centrale presenta inoltre un'emissione signi cativa, con luminosia & 1t erg s ,

in H : una riga di emissione dell'atomo di idrogeno appartenente alla lunghezza d'onda
di 656:28 nm, associata alla transizione elettronica dal livello energetico n = 3 al livello

n = 2. Nel contesto degli ammassi di galassie essa traccia gas ionizzato con tempera-
tura tipica T 10 4 K, molto pu freddo rispetto al plasma dell'ICM. La BCG ospita

una sorgente radio compatta con spettro piatto, caratteristica che suggerisce la presenza
di un nucleo galattico attivo (AGN), il quale pw svolgere un ruolo fondamentale nella
regolazione termica del gas dell'ICM.

3.2 Osservazioni X con Chandra

Il telescopio Chandra possiede una risoluzione angolare di circa®®:& pu elevata nel
dominio delle osservazioni X. Questa caratteristica rende lo strumento particolarmente
adatto allo studio della morfologia dell'emissione dell'ICM nelle regioni centrali degli
ammassi di galassie, dove e possibile identi care strutture come shock, fronti freddi e
cavitn associate all'attivie dell’AGN.

Le immagini analizzate sono state acquisite dal telescopio Chandra e sono mostrate
in Fig. 3.1. In particolare sono state considerate due immagini corrispondenti ai se-
guenti intervalli energetici: rispettivamente 0:5 7 keV e 0:5 2 keV. Questi intervalli
appartengono allo spettro dei raggi X, a cui emette I''CM per bremsstrahlung.

Al redshift delllammasso, utilizzando i parametri cosmologici riportati in Tab. 3.1,

e possibile ricavare la scala di conversione tra I'angolo osservato e la distanza sica nel
piano dell'ammasso. In particolare si ottiene la relazione:

1°% 1:44 kpc:
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