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Abstract

Nel presente lavoro viene analizzata la massa della nostra Galassia attraverso la re-
visione di articoli da letteratura e I’elaborazione di dati tratti da cataloghi aggiornati.
La massa della Galassia si stima essere compresa tra 7 - 10! masse solari e 2 - 102
masse solari. L’incertezza e dovuta sia agli errori delle misure sia a diverse assunzioni
sull’omogeneita dell’alone; sull’estensione di corpi gravitazionalmente legati al campo
gravitazionale galattico e sui parametri orbitali dei satelliti.

La precisione delle misure di distanze e moti propri degli oggetti vincolati gravitazio-
nalmente alla nostra Galassia ¢ fondamentale per ottenere stime piu precise. L’analisi
dei dati che forniranno le future spedizioni spaziali, Gaia su tutte, risulta indispensabile
per completare il lavoro.

Nel Capitolo 2 viene fatta un’analisi storica sulle stime della massa della Galassia negli
articoli dell’ultimo secolo.

Nel Capitolo 3 si sono analizzate le metodologie possibili per stimare il contributo in
massa della Galassia: stima di massa barionica da conteggi, campo gravitazionale dal
teorema del viriale e da orbite di ammassi globulari e galassie nane.

Nel Capitolo 4 si ¢ andati a confrontare il contributo in massa delle due componenti
principali del Gruppo Locale, la nostra Galassia e M31.
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Capitolo 1

Introduzione

La Via Lattea ¢ una galassia a spirale di tipo SBbc formata da un bulge di 1-2

kpc, un disco stellare con un raggio di circa 15-20 kpc e un alone che puo estendersi
anche oltre i 100 kpc. Il sistema solare si trova alla distanza di circa 8.0 kpc dal centro
galattico (Sofue et al.(2009), Chemin et al.(2015)).
La Via Lattea possiede molteplici satelliti che orbitano a grandi distanze, come gli
ammassi globulari e le galassie nane. Le proprieta cinematiche e dinamiche di questi
satelliti possono essere usate per studiare il potenziale gravitazionale dell’intero sistema
e da questo definire un profilo di massa che si possa estendere anche a grandi distanze.
Conoscere con esattezza il contributo in massa di tutte le stelle appartenenti alla Ga-
lassia e determinante per poter andare a studiare effetti di cinematica, mareali e 1'e-
ventuale presenza di materia oscura. Capire quale sia la massa della Galassia ¢ utile
per studiare anche strutture extragalattiche come M31 e il Gruppo Locale nonché le
proprieta della Galassia rispetto alle altre di analoga morfologia.

Non esiste una naturale e precisa definizione di massa per una Galassia come la
nostra perché dipende dalla definizione dell’estensione della Galassia. In particolare
I’estensione dell’alone non e ben determinata, cosi come il suo contributo in massa.
Definire con precisione qual ¢ il raggio dell’alone esterno della Galassia ¢ vincolante
per la stima della sua massa, che si ritiene dominata dalla materia oscura. Una volta
definito un limite fisico all’alone possiamo associare una stima realistica della massa.
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Capitolo 2

Cenni storici

La prima rivoluzione dell’astronomia nel 900 in campo galattico e stata compiuta
nel 1928 da Oort che studio gli effetti della rotazione della Galassia sulle stelle vicine e
defini le costanti cinematiche A e B utili a calcolare la rotazione nei dintorni del Sole
della nostra Galassia. Fu un passo importante perché la comprensione del moto solare
¢ fondamentale per interpretare le osservazioni cinematiche della Via Lattea.

Sun

Figura 2.1: Schema del moto locale delle stelle studiato da Oort.

Oort riusci anche a fare una stima approssimata della massa dinamica della Galassia
pari a 8 - 1010,

Bucerius nel 1936 fu il primo a costruire un modello di distribuzione della massa
della Galassia e a confrontare questa densita di distribuzione con i parametri di rota-
zione locali. Dal suo modello, utilizzando un Rz = 10 kpc e ©5 = 278 km/s derivo
una massa Galattica di 2.4 - 101 M.

Plaskett & Pearce (1936) analizzarono le velocita radiali e i moti propri di stelle O e
B in prossimita del Sole per arrivare ad una massa di 1.65 - 101 M.

Negli anni '70 gli astronomi dedicano maggiormente i loro sforzi nello studio della
massa della via Lattea.

La presenza di materia oscura a grandi distanze dal centro della Galassia viene appro-
fondita da Ostriker et al. nel 1974 seguendo I'idea dell’esistenza di un alone massivo
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nel quale M(r) aumenti linearmente con r fino a distanze di 100 kpc. Stimarono la
massa totale dell’ordine di 10'? masse solari.

Nel 1978 Hartwick & Sargent da un pionieristico studio statistico sulle velocita
radiali degli ammassi globulari e galassie satellite nane trovarono un contributo di
3.4 - 101 My, fino a 60 kpc. Paragonarono i loro dati di velocita con quelli previsti dal
modello di Lynden-Bell (1976), vedi figura 2.2, trovando delle differenze notevoli.

Object Observed V; (km s~') Predicted ¥V, (km s~?')

Pall....... +4 + 34 —160 + 40
Pal13...... —29 + 37 — 360 + 15
Draco...... —277 + 35 —150 + 20
Ursa Minor. — 188 + 70 —130 + 20
Sculptor. . .. +196:: (=100 + 20)

Figura 2.2: Velocita radiali osservate da Hartwick & Sargent (1978) messe a confronto
con quelle ipotizzate dal modello di Lynden-Bell. Da Hartwick & Sargent (1978).

Nel 1985 Peterson misura la velocita radiale di stelle individuali di 6 ammassi glo-
bulari lontani fino a 115 kpc: AM—1, Eridanus, NGC 2149, Pal 3, Pal 4, Pal 14 (vedi
fig 2.3). Da queste propone una stima di 10" masse solari.

Il suo studio era pero affetto da notevoli incertezze nel calcolo delle velocita radiali
dovuto alla notevole distanza dei sistemi osservati. Altre incertezze sono dovute all’ap-
partenenza delle stelle brillanti agli ammassi globulari e all’ipotesi che tutti gli ammassi
siano vincolati gravitazionalmente o meno alla nostra galassia.

Ulteriore incertezza ¢ dovuta all’assunzione dell’eccentricita delle orbite (vedi cap. 3
per una discussione).

Gavactic Rest FRAME VELOCITIES

Cluster V et o R R(V?* — g%
AM-1........ —40.5 20 115 1.43 ES
Endanus .... —160.9 34.7 84 2.07 E6
NGC 2149 .. —16.8 15.5 80 3.36 E3
Pal3 ........ —49.6 10.4 95 223 E5
Pal 4 ........ +14.6 16.0 100 —4.28 E3
Pal 14 ....... + 108.6 19.6 70 7.99 E5
Y (1 | RSP 91 55 E3

Figura 2.3: Dati sugli ammassi globulari da Peterson (1985). Velocita in km/s, raggio
in kpc.

Un lavoro pionieristico, originale, ¢ quello di Innanen et al. (1988) che sfrutta i
raggi mareali degli ammassi.
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Per calcolare la massa ipotizzo che un sistema satellite, in questo caso un ammasso glo-
bulare, per resistere alla distruzione mareale dovesse avere una densita media superiore
ad un certo coefficiente rispetto alla densita media della galassia all’interno dell’orbita

del satellite: s
m
GE <R> (2.1)

dove con m si intende la massa dell’ammasso globulare, r il raggio mareale del-

I’ammasso, R la distanza dell’ammasso dal centro galattico, M la massa della galassia
all’interno di R, e k una costante il cui valore lo stesso Innanen defini controverso.
Si ricava cosi m, r, R e k, ma con notevole incertezza a causa delle incertezze nella mi-
sura di r e della propagazione degli errori. Il lavoro portd ad una stima di 3.26- 101 M,
entro 20 kpc. Il risultato di Innanen et al.(1988) & stato penalizzato dalla mancanza
di moti propri.

Nel 1990 Carney, Latham, Laird affrontano il problema sotto un diverso punto di
vista. Usano la massa degli ammassi come traccianti per la densita delle stelle di alone.
E’ un metodo diametralmente opposto da quelli fin qui utilizzati. Nel procedimento
per calcolare la massa della galassia si inizia a parlare di conteggio di stelle: Carney et
al.(1990) utilizzano gli ammassi globulari presenti nell’alone per determinare empiri-
camente la distribuzione di massa dell’alone galattico. Calcolo che porto ad una stima
di 1.5- 10 M.

Dauphole & Colin nel 1995 seguono il lavoro di Peterson (1985) aggiungendo i dati
relativi ai moti propri degli ammassi. Utilizzano il moto degli ammassi globulari come
riferimento per stabilire la distribuzione di massa della galassia. Presero spunto dall’i-
dea che in quegli anni andava sempre piu a diffondersi, ovvero una galassia composta
da un disco, bulge e alone (vedi fig. 2.4) e il risultato ottenuto fu 7.9 - 101 M.

Nel 2009 Sofue et al. decomposero la curva di rotazione aggiornata della Galassia
(vedi fig 2.5) e provarono ad applicare la legge di de Vaucouleurs alla nostra galassia,
ottenendo un risultato di 2 - 101* M, nel raggio di 20 kpe. Nel successivo lavoro Sofue
(2013) stabilira la massa della Galassia essere pari a 4 - 10* M, entro 300 kpc.
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Figura 2.4: La linea continua rappresenta la curva totale, la linea tratteggiata e il
bulge, la linea a punti ¢ il disco e la linea punto-trattino e 1’alone. Dati presi da Brand
& Blitz(1993). Grafico da Dauphole et al. (1995).
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Figura 2.5: Curva di rotazione con le varie componenti. Sofue et al.(2009).



Capitolo 3

I tipi di massa

Si nota come le metodologie utilizzate fino ad ora per calcolare la massa della
Galassia siano fondamentalmente tre: la prima consiste nello sfruttare il campo gravi-
tazionale (Peterson 1985), la seconda si basa sul teorema del viriale (Mcmillan 2011),
la terza utilizza i conteggi delle stelle (Carney et al. 1989).

3.1 Massa gravitazionale

Il primo metodo si basa sullo studio delle proprieta cinematiche e dinamiche di
strutture galattiche remote legate gravitazionalmente,in particolare gli ammassi globu-
lari.

La distribuzione degli ammassi globulari ¢ approssimativamente sferica, con gli am-
massi piu lontani, come AM-1 ed Eridanus, situati attorno a 100 kpc dal centro
galattico.

alone

o

: TR o)
disco q - ,
spirali /? mgn RX
. / S
a : : A,
e AEIR0 B e M v Fo o i I
8 L aenid - R
sole = i O .
o ammassi
globulari

Figura 3.1: Schema della Via Lattea.

Gli ammassi globulari di alone si muovono in orbite ellittiche (vedi fig. 3.2) e non
partecipano alla rotazione del disco. Hanno quindi una velocita relativa al Sole elevata.
I primi studi si basarono esclusivamente su una componente del moto, le velocita
radiali, poiché erano gli unici dati disponibili: Peterson (1985) ricavo le velocita radiali
dagli spettri di stelle singole di 6 ammassi lontani (vedi fig. 3.3 e 3.4): AM-1, Eridanus,

13
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'Q Palomar 5

Figura 3.2: Esempio di orbita dell’ammasso globulare Palomar 5.

NGC 2149, Pal 3, Pal 4, Pal 14. Le stelle osservate sono deboli e gli spettri sono
stati presi a bassa dispersione, questo comporta un’incertezza sulla misura, dovuta
soprattutto a “line blending”. Va menzionato il problema della presenza di stelle non
appartenenti all’Tammasso in questione che contaminano il campione ( Olszewski et al.
1986 ).

OTHER
CLUSTER FieLp

CLUSTER Voel Ol [ . STARS STARS Vel o
Eridanus .... — 557 21.7 333 4 ] —40.5 9.7
NGC 1904 .. +202.0 12.7 284 5 0 + 185.5 6.9
NGC 2419 .. —28.0 6.0 11.8 8 1 —20. 10.
Pal3 ........ +26.0 11.9 26.0 5 1 +22. 28,
Pal4 ........ +32.2 74 12.5 6 0 + 168, 57.
NGC 4147 .. + 1529 9.3 17.0 3 1 + 182.7 0.9
M3gt ....... — 1552 15.7 193 6 1 —147.1 0.5
M3 subgt ... —147.6 14.0 17.2 3 0 —147.1 0.5
NGC 5634 .. —26.0 13.0 16.4 5 0 — 63, 12.
Pal 5 ........ —554 110 15.7 7 0
Pal 14 ....... +27.1 9.1 16.8 ) | +81.0 2.8

Figura 3.3: Tabella riassuntiva delle velocita radiali nel riferimento locale ottenute da
Peterson (1985) messe a confronto con i dati di Webbink 1981, M3 ¢ invece preso da
Gunn and Griffin (1979).

Dalla fig 3.3 di nota come il valore di Pal 4 risulti circa 1'80% rispetto a stime
precedenti mentre Pal 14 di circa il 70%. Le altre velocita differiscono al massimo di

30 km/s.
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Una volta stimate le velocita radiali degli ammassi globulari si puo costruire una
stima della massa della Galassia; infatti un oggetto orbitante con una data velocita
¢ legato gravitazionalmente da una massa minima per poter rimanere vincolato al
sistema.

GavLacTic Rest FrRAME VELOCITIES

Cluster Vet o R R(V? — g%
AM-1........ —40.5 20 115 1.43 E5
Eridanus .... —160.9 4.7 84 2.07 E6
NGC 2149 .. —16.8 15.5 80 3.36 E3
Pal 3 ........ —49.6 10.4 95 223 E5
Pal4 ........ +14.6 16.0 100 —428 E3
Pal 14 ....... + 108.6 19.6 70 7.99 E5
1Y (=7 5 P 91 55 E5

Figura 3.4: Velocita nel sistema di riferimento galattico da Peterson(1985).

Dalla fig 3.4 presa da Peterson (1985) si osserva come Eridanus possieda le velocita
pitl estreme. Venne quindi stimato un contributo pari ad almeno 10'2 masse solari.
Il calcolo venne fatto prima includendo anche le galassie nane Leo I e Leo 11, ma data
la notevole distanza, > 200 kpc, e quindi l'incertezza sull’effettiva appartenenza alla
nostra Galassia, venne fatto un altro calcolo escludendole. In questo caso la massa
della Galassia & determinata in parte dall’ammasso globulare Eridanus, che si trova a
84 kpc ed ha un’alta velocita, pari a V' = —161 km/s. 1l calcolo portava di nuovo a
una massa di 10'2 masse solari.
L’esclusione di Leo I ¢ stata esaminata anche da Sakamoto et al. (2003), la stima della
massa totale fatta passa da 2.5 - 102 a 1.8 - 102 masse solari.
Questo risultato concorda con gli studi fatti sulle velocita radiali delle galassie orbitanti
attorno alla nostra Galassia di Li & White (2008), come vedremo pit avanti.

Negli stessi anni, Lynden-Bell, assumendo che tutti i sistemi osservati da Peterson
fossero legati e facendo delle assunzioni sulle eccentricita limite per le loro orbite,
calcolarono una stima della massa totale della galassia usando la seguente formula:

A << R(VQ—a2)>> (3.1)

G<e?>

dove M ¢ la massa contenuta all’interno del raggio medio R, G la costante di gravita-
zione, V la velocita del sistema a riposo con a 1’ incertezza ed e I’eccentricita dell’orbita.
Venne stimata una massa di 2.6 - 1011 M, assumendo una distribuzione di velocita iso-
tropica, con < €? = 1/2 > . Ma sistemi cosi remoti hanno una densita superficiale di
massa bassa a tal punto da essere totalmente disintegrati da un eventuale singolo pas-
saggio vicino al centro galattico a causa di forze mareali. Fu per questo fatta un’altra
stima per escludere le orbite radiali, quelle a piu alta eccentricita, e venne utilizzato
come dato < e? = 1/8 >. La stima ottenuta fu di 10'?M,.

Il problema dell’ellitticita delle orbite € un punto critico per i modelli di Galassia.
La determinazione dell’ellitticita richiede i moti propri oltre alle velocita radiali.
I moti propri di 63 ammassi globulari sono stati recentemente riassunti da Moreno et
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al. (2014) (vedi Appendice 1). I dati relativi ai moti propri degli ammassi provengono
da studi di Dinescu et al.(1997, 1999, 2001, 2003) e Casetti-Dinescu et al. (2007, 2010,
2013).

Moreno et al. (2014) hanno calcolato le orbite degli ammassi per un potenziale sim-
metrico e uno asimmetrico (dovuto alla barra). Dalla tabella 2 riassuntiva di Moreno
et al. (2014), vedi Appendice 1, abbiamo calcolato I'eccentricita media al quadrato
< €% > nei due casi. Essa risulta pari a < 2 >= 0.32 per il potenziale asimmetrico e
< €2 >= 0.31 per quello simmetrico. Quindi il valore medio aggiornato dell’eccentricita
< e? >=1/3, si pone a meta tra i due valori utilizzati da Lynden-Bell.

Nella tabella di Moreno et al. (2014) sono presenti numerosi ammassi con e = 1/2
posti tra i b kpc e i 26 kpc di distanza dal centro galattico, il problema della distruzione
degli ammassi rimane.

La formula 3.1 fu usata anche da Olszewski & Peterson et al.(1986) su 16 oggetti
(vedi fig. 3.5), compresi quelli utilizzati da Peterson (1985), posti a oltre 50 kpc.
Notiamo come i dati relativi alle distanze e alle velocita radiali per i 6 oggetti in
comune agli studi di Peterson (1985) e Olszewski & Peterson non differiscano molto.
Si nota pero come il valore di R® = 6.5 kpc utilizzato da Olszewski et al. (1986) sia
molto diverso da quello utilizzato da Peterson pari a R® = 10 kpc. Il calcolo venne
fatto per orbite isotropiche < e* >=1/2.

HELIOCENTRIC VELOCITY HELIOCENTRIC DISTANCE
GALACTOCENTRIC GALATOCENTRIC
Value a VELOCITY Value DISTANCE
CLUSTER (kms~')  Reference (kms ') (kms™ ') (kpc) Reference (kpc)
AM-1............ +116 1 15 —-42 116 10 117
Endanus ........ =20 2 5 137
100 3 a0 _217 } &l “ i
NGC 2419....... -20 2 5 -26 90 12 96
PaliAl cocicszsiais +89 2 9 - 59 91 13 94
PRl cccociia: - +75 2 5 +54 105 14 108
Palld ........... +73 2 8 +167
i - b for o } 75 15.16 n
PalLS :.ciocciaia -47 2 6 +32
e 2 : o } 95 15,17 9
EME . ...ciq0:::: +270 4 5 +76 50 18 S0
SMC ....cicuua.s +163 4 5 +28 63 18 61
)7 T (. - 289 5 1 -95 75 19 75
Ursa Minor...... —-249 5 1 -~ 88 63 20 635
Sculptor ......... +20 6 15 -13 79 21 79
Carina........... +230 7 1 +14 91 22 92
Formmax........... +55 5 5 —34 138 23,24 140
| T + 185 8,9 25 +77 220 25 220
Leodl iciciviaies +95 8,9 25 +41 220 25,26 220

Figura 3.5: Tabella riassuntiva del lavoro di Olszewski & Peterson et al.(1986). Da
Olszewski & Peterson et al.(1986).

Il risultato fu di 6.9 - 101 M. Dalla tabella si nota come Eridanus, Pal 14, Pal 15,
Leo I, Draco e Ursa Minor possano influenzare maggiormente la stima della Galassia
essendo gli oggetti con le velocita piu estreme (Olszewski & Peterson et al. 1986). 1l
calcolo venne quindi ripetuto escludendo pero dal campione Eridanus, Pal 14 e Pal 15.
La stima scese a 2.9 - 10*! masse solari.

Questo dato pone l'attenzione su come la massa della galassia vari molto a seconda
dei limiti fisici che le imponiamo. Il problema nasce sull’effettiva estensione dell’alone.
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Non conosciamo quali siano le sue reali dimensioni e l'inclusione o meno di sistemi
orbitanti puod portare a una variazione di fattore 2 nella massa della Galassia.

Di seguito si elencano alcuni esempi di limiti per I'alone utilizzati in diversi studi: Allen
& Martos (1986) e Allen & Santillan (1991) assumono arbitrariamente che 1’alone finisca
a 100 kpc. Usando un metodo statistico Little & Tremaine (1987) proposero un limite
di 50 kpc mentre Lin & Lynden-Bell (1982) trovarono 70 kpc analizzando il Magellanic
Stream.

Una piu accurata e affidabile stima della massa della Galassia fu possibile solo dopo

che vari studi permisero di determinare i moti propri di ulteriori ammassi globulari
(Dauphole et al. 1996) e le corrispettive velocita spaziali (Johnson & Soderblom 1987).
Questi dati permisero di calcolare le orbite degli ammassi globulari (Allen & Martos
1988).
Visto che un ammasso trascorre la maggior parte del suo periodo orbitale vicino al suo
apocentro, ci si aspetterebbe di osservare molti ammassi lontani dal centro galattico.
Colin e Dauphole (1995), osservarono un “cut-off” (vedi fig 3.6) per quanto riguarda
la presenza di ammassi globulari, a 40 kpc di distanza dal centro galattico (poterono
avvalersi dei dati di Dauphole et al. 1996 poiché 'articolo era disponibile gia nel 1994,
ma venne accettato solo nel 1996).

60 P T T
50
40
30

20

Number of Globular Clusters

10

Il]l|||||||||||||l|.|IIII|IIII

0
0 20 40 60 80 100 120 140

Distance from Galactic Centre [kpcl

Figura 3.6: La figura illustra la distribuzione delle posizioni di 135 ammassi globulari
in funzione della distanza dal centro galattico. Da Colin & Dauphole (1995).

Va menzionato il fatto che a 50 kpc si trova la Grande Nube di Magellano che po-
trebbe indicare un limite alla presenza di oggetti vincolati alla nostra galassia oltre tale
distanza. Nessuno studio al momento ha pero trovato corrispondenza tra la mancanza
di ammassi e la presenza della Nube di Magellano (Colin & Dauphole 1995). Infatti
le ellitticita delle orbite degli ammassi e delle Nubi di Magellano rendono improbabile
questa motivazione (Colin & Dauphole 1995). Una spiegazione potrebbe essere quella
suggerita da Law & Majevski (2010), propongono un modello di alone non sferico ma
prolato, allungato in direzione dei poli galattici e con un rigonfiamento anche in dire-
zione della Grande Nube di Magellano.

Per verificare se la distribuzione degli ammassi globulari in funzione del centro galat-
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tico sia stata modificata con il miglioramento delle tecniche di osservazione, abbiamo
rifatto il grafico nel presente lavoro (vedi fig. 3.7), utilizzando il catalogo aggiornato di
Harris (2010) che comprende un campione di 153 ammassi globulari.

30
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| |
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5 10 15 20 25 30 35 40 45 50 55 60 65 70 75 80 85 90 95 100 105 110 115 120 125 130 135 140

Numero di ammassi globulari

Distanza da centro galattico [kpc]

Figura 3.7: Distribuzione scalata degli ammassi in funzione della distanza dal centro
galattico.

In generale la distribuzione non si discosta da quella trovata da Colin & Dauphole
(1995). Si nota come vi sia un forte aumento di ammassi globulari scoperti di recente a
breve distanza dal centro galattico nell’intervallo 0-5 kpc. Ma non si riscontra la stessa
evidenza a 40 kpc, il “cut-off” sembrerebbe presente a 50 kpc.

Colin & Dauphole (1995) costruirono un modello galattico che prevedesse un forte
potenziale in modo da concordare con la rarefazione di ammassi oltre la distanza limite
di 40 kpc e impedire agli ammassi globulari di avere distanze apocentriche superiori ai
40 kpc. Evidenziarono delle problematiche nella distanza apogalattica di NGC 4147 e
NGC 5466 poiché risultavano comunque oltre il limite dei 40 kpc nel nuovo potenziale,
rispettivamente a 52 e 51.8 kpc ma con errori di incertezza enormi, superiori al 600%.
Il calcolo della massa a partire da tale modello porto a un contributo totale pari a
7.9 - 101! masse solari entro 40 kpc.

E’ interessante andare a confrontare i moti propri utilizzati da Colin & Dauphole (1995)
per costruire il loro potenziale, che riportiamo in figura 3.8, con il catalogo aggiornato
di Moreno et al. (2014), vedi tabella in Appendice 1.

Per prima cosa notiamo come le velocita radiali, quindi le distanze, e i relativi
errori trovano riscontro nei due lavori. Si nota quindi come in vent’anni le distanze e le
velocita radiali non siano variate. Per i moti propri invece le differenze sono evidenti,
i valori non coincidono a eccezione di NGC 6205, il cui valore si ritrova uguale nei
due cataloghi. I valori di Colin & Dauphole sono tendenzialmente maggiori ma non
sufficienti a suggerire la presenza di errori sistematici. Da notare il caso di NGC 4147,
per il quale una delle due componenti varia il verso del moto nei due cataloghi.

Per quanto gli errori in Colin & Dauphole (1995) le incertezze sulle componenti del
moto proprio sono grandi: per NGC 4147 si arriva ad un errore relativo del 50%
mentre per NGC 6779 e NGC 7078 si supera il 100%. Vi & quindi una forte incertezza.
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Table 4. Basic data for the studied globular clusters

Name o & d Vad Mo COSE i tef, U v W 11 =]
(hms) ' (kpe)  (kms™') (" cent™") (kms~™"y
NGC4147 1207 333 4184912 18.8 183.0 027 +0.09 ) -250.5 1579 160.4 167.4 244.3
+19 +1.0 013 +0.13 L1183 +1133 +258  +1535 +572
NGC 5272 13 39 529 +28 37 38 10.1 -146.6 031 023 5 -55.1 437 -105.5 62.7 319
+1.0 0.3 002 1004 =]4.8 +23.7 +3.5 +9.7 +26.2
NGC 5466 14 03 124 428 46 22 15.8 107.1 -0L54 .06 1 -286.8 353 2249 260.8 -124.6
+1.6 +0.2 4013 1013 + 106 =083 2208 +319 L1370
NGC 5904 1516 01.9  +02 15 51 7.6 54.3 67 078 6 3167 194.7 202.0 <2901 2324
+0.8 +0.4 +0.05 20,04 +30.8 £169 2286  +28.5 +20.6
NGC 6205 16 39 542 +36 33 16 T2 -246.4 009 +055 2 =260.3 1453 -113.9 290.7 -65.7
+0.7 +0.6 010 2020 +63.6 =3T6H 2266 4223 +70.5
NGCHTTe 19 14 384 +30 05 40 9.8 -135.9 +0.21  +0.54 4 -291.5 240.2 14.6 3330 -1781
+1.0 +0.9 +022 =029 1187 £50.0 L1085 +9.3 +£132.2
NGCe934 20 31 445 407 13 55 149 -412.2 011 +0.14 7 -240,0 =10.7 254.3 248 -239.0
+1.5 +1.6 +0.09  +0.07 L46.4 £32.0 +582 +34.7 +44.4
NGCT078 2127332 +11 56 49 10.5 -108.1 000 <102 3 2969  -1444  -1965 22587 205.2
+1.1 0.7 +0.14 1014 £73.1 +51.7 +67.4 150 +HR3
NGCT7089 2130 549 0102 44 1.9 A | +0.55 D42 2 -107.1 401 23062 68.3 -91.7
1.2 0.9 014 2014 7001 £63.2 1Tl6 1412 +54.9

Figura 3.8: Tabella riassuntiva del lavoro di Colin & Dauphole (1995).

Questo dato ¢ propagato nell’errore nella stima delle distanze apocentriche di Colin &
Dauphole (1995) che riportiamo nella figura 3.9 .

Name Rge Rapo (kpc)
(kpc) AMB6  This model
NGC4147 209 847 5207 ,5%
NGC5272 119 128 125* 43
NGC5466 162  90.1 51.8 * %%
NGC5904 62 698 373* 171
NGC6205 84 306 214+ 43
NGC6779 9.4 535 334 +Ubs
NGC6934  12.1 533 317+ 39
NGC7078  10.5 66.6 37.0* 38
NGC7089 106 420 277+ 8

Figura 3.9: Confronto tra distanze apogalattiche calcolate da Colin & Dauphole (1995)
e Allen & Martos (1986).

Si nota come gli errori sulle distanze apocentriche siano elevati, in particolare per
NGC 4147 e NGC 5466. Non bisogna stupirsi di questo perché gli errori sul moto
proprio sono proporzionali alla distanza dell’ammasso globulare: errori minimi sul moto
proprio di ammassi globulari molto distanti si propagano e generano grandi errori sulle
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distanze apogalattiche (Colin & Dauphole 1995). Infatti NGC 4147 e NGC 5466 sono
gli ammassi globulari piu distanti.

I moti propri di Moreno et al. (2014) presentano un errore relativo che oscilla tra il 10%
e il 30%. Le stime fatte sulla massa da Colin & Dauphole risentono quindi fortemente
degli errori sui moti propri.

Questo pone 'attenzione sulla necessita di poter fruire di dati sui moti propri molto
precisi di ammassi globulari e anche di stelle, come vedremo in seguito, per stime
accurate della massa della Galassia.

Per quanto riguarda gli ammassi globulari le attuali osservazioni da terra possono
raggiungere un’accuratezza di 10-15 mas pari ad un errore del 15% sul moto proprio.

Percentuale che ¢ importante se consideriamo il 50% e oltre relativo trovato da Colin
& Dauphole (1995).

Oltre al moto proprio di ammassi globulari & possibile studiare il moto proprio di
singole stelle per determinare un limite inferiore alla massa. Przybilla et al. (2010)
hanno studiato e misurato il moto proprio completo di SDSSJ153935.67+023909.8
(J1539+40239 abbreviato), una stella BHB di popolazione II (vedi fig. 3.10). Tale
stella e risultata essere situata a d = 12 kpc e avere la piu alta velocita radiale negativa
nell’alone, 649 km/s.

Przybilla et al. (2010) dal moto proprio sono riusciti a ricostruire la traiettoria 3D
completa della stella oltre che la distanza, misurata conoscendo la massa, la tempera-
tura effettiva, la gravita superficiale e la magnitudine corretta per estinzione, seguendo
il metodo illustrato da Ramspeck et al. (2001).

E’ stato infine utilizzato il potenziale di Allen & Santillan (1991) di cui abbiamo par-
lato nel Capitolo 1 e il moto della stella attraverso 'alone e stato ricostruito usando
il programma di Odenkirchen & Brosche (1992). E’ stata avanzata l'ipotesi che la sua
elevata cinematica possa essere il risultato dell’interazione con il probabile buco nero
super massiccio posto al centro della nostra galassia, che risulta essere il principale
meccanismo di generazione di stelle di alta velocita (Hills 1988).

L’estrema cinematica di questa stella permette di stabilire un significativo limite in-
feriore alla massa dell’alone per poterla rendere gravitazionalmente legata, pari ad
almeno 1.7 - 10!2 masse solari, che ¢ tra i pitl elevati tra quelli esaminati, ovviamente
nell’ipotesi che sia gravitazionalemente legata.

Quantity Value Quantity Value
V (mag) 1572 £ 0.02 E(B — V) (mag) 0.04 &£ 0.03
Jlg COS & (mas yr") —10.6 £ 1.6 Js (mas yr‘l) —10.0 £ 2.3
[ (deg) 8.9836 b (deg) +42.9515
Jt; cos b (mas yr") —14.3 + 2.1 [ip (mas yr") +2.8+1.9
Terr (K) 7700 £ 250 log g (cgs) 3.00 £ 0.15
[M/H| —2.0a | /Fe] +0.4
M /Mg 0.68 £ 0.05 d (kpe) 120 £ 2.3
Vead (kms™1) —372.6 + 5.8 varp (kms™1) 694 t;(}zq
Vese (kms™1) 519

Figura 3.10: Risultati dell’analisi spettroscopica e cinematica di J1539+0239 da
Przybilla et al. (2010).
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Questo lavoro illustra come se le misure sono precise, anche stelle individuali pos-

sono essere usate per stabilire un limite inferiore alla massa dell’alone e alla Galassia.
Il dato determinante e la completa conoscenza delle informazioni cinematiche.
Questo studio illustra alcuni possibili sviluppi per quello che potra essere il lavoro nel
futuro prossimo. Nel 2018 ci potremmo avvalere come gia detto dell’enorme mole di
dati che ci fornira la missione spaziale Gaia. Gaia fornira misure di posizione, moto
proprio e distanza molto precise, si parla di 24uas a 15 mag, e 200uas a 20 mag, di
circa un miliardo di stelle nella nostra Galassia. Cio equivale all’ 1% della popolazione
stellare galattica. Con un’accuratezza di oltre due ordini di grandezza rispetto alle
misure da terra.

3.1.1 Massa della Galassia dalla curva di rotazione

La curva di rotazione della Via Lattea e crescente fino a circa 0.5 kpc, decrescente
da 0.5 kpc a 2 kpc e poi & piatta o leggermente crescente oltre 2 kpc (vedi fig. 2.4 e
2.5). L’andamento ¢ simile alle curve di altre galassie a spirale (Casertano & Albada
1990).

La forza gravitazionale derivante dal disco visibile e dalle componenti sferoidali non
puo produrre una curva di rotazione con le caratteristiche descritte.

Per questo in molti dei piti recenti modelli della Galassia e stata inserita una componen-
te in massa di “dark matter” che si estende a grandi distanze, per ovviare all’evidenza
sperimentale.

Per lo studio della curva di rotazione della nostra Galassia gli oggetti candidati devo-
no essere sufficientemente brillanti per poter essere osservati a grandi distanze, inoltre
devono avere dei buoni indicatori di distanza e avere delle velocita radiali ben definite:
tutte queste caratteristiche si possono riscontrare tra le altre nelle stelle al carbonio
(Schechter 1988), nelle cefeidi (Caldwell 1987) e negli ammassi globulari.

La curva di rotazione della galassia ¢ uno strumento fondamentale ed e stata uti-
lizzata in maniera ripetuta per calcolare la struttura in massa della Via Lattea (Fich
& Tremaine 1991, Sofue & Rubin 2001). Considerando che il 70% della luminosita
e contenuta nel raggio solare, la massa della Galassia ¢ esprimibile secondo Fich &
Tremaine (1991) come:

dove f e un coefficiente vicino all’'unita, ©, la velocita radiale, R, il raggio preso
in considerazione e GG la costante di gravitazione universale. La formula precedente
¢ valida solo per distanze maggiori di Rs. Questo perché la curva di rotazione della
Galassia non si ottiene da un singolo metodo: la parte interna della curva (R < R®)
¢ ottenibile con il metodo delle velocita terminali applicato alle osservazioni in radio
(Burton 1998). Tale metodo fallisce pero per quanto riguarda la parte esterna (R >
R®).
E’ difficile ottenere informazioni sui vincoli della struttura della Galassia a grandi
distanze, dai dati osservativi con questa tecnica. Qualsiasi popolazione di traccianti
soffre di bassi numeri statistici e/o limitati dati dinamici, oltre alle incertezze sui vincoli
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gravitazionali con la nostra Galassia. Sofue e Honma utilizzarono nel 1997 il metodo
del “disk-thickness” per studiare la struttura esterna, in alternativa e possibile sfruttare
le distanze ottiche combinate con le linee CO (Blitz 1986).

Nonostante si ritenga che le maggiori incertezze si trovino nella parte esterna della
curva di rotazione della Galassia, un recente studio di Chemin et al. (2015) focalizza
I’attenzione anche sull’incertezza nella parte interna, come vedremo piu avanti.

Le curve di rotazione delle galassie sono solitamente decomposte nelle loro compo-
nenti. Quelle piu utilizzate per le galassie a spirale e quindi per la nostra galassia sono:
bulge, disco e alone (vedi fig. 2.5). Sofue et al.(2009) ottenne una curva di rotazione
aggiornata integrando i piu recenti studi dell’epoca, utilizzando le costanti galattiche
Rs = 8kpc e V; = 200 km/s, costanti che trovano conferme anche al giorno d’oggi.
Propose per la prima volta un profilo di de Vaucouleurs per il bulge di massa pari a
1.8 - 10'° masse solari, mentre per il disco propose un modello esponenziale 6.5 - 10°
masse solari e uno isotermo per 'alone di 10'! masse solari entro 20 kpc. In un succes-
sivo studio Sofue et al.(2009) stimarono una massa totale pari a 8.7 - 10! masse solari
entro 385 kpc, che corrisponde a meta della distanza che vi ¢ tra la nostra Galassia e
Ma31.
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Figura 3.11: Curva di rotazione della Galassia da Sofue et al. (2009)

Recenti sviluppi sulla massa interna

Si presenta ora brevemente un riesame critico della massa interna dalla curva di
rotazione della Galassia da un recente articolo di Chemin et al. (2015).
Si nota come le curve di rotazione finora studiate presentino un’accuratezza relativa-
mente buona nella parte interna ma grandi barre d’errore nella parte esterna, che e
quella piu critica per la massa dell’alone. Questo ¢ dovuto alla diversa tecnica di ana-
lisi: nella parte interna della Galassia (vedi fig. 3.12) la curva di rotazione ¢ definita
dal metodo del “tangent-point” (TP), che utilizza le velocita lungo la linea di vista
terminali. Per la parte esterna R > R il TP non puo essere applicato, misurare V(R)
richiede una misura delle velocita radiali da oggetti la cui distanza puo essere deter-
minata direttamente, ad esempio le cefeidi. Visto che le stime di distanza di singoli
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oggetti sono sempre affetti da incertezze, la curva di rotazione per grandi valori di R e
meno precisa rispetto alla parte interna.

Altre motivazioni sono: la mancanza di dati osservativi come le informazioni sui moti
propri, la debolezza delle sorgenti luminose dovute alla distanza e alla scarsa presenza
statistica delle popolazioni di traccianti.

In un recente studio Chemin et al.(2015) hanno posto degli interrogativi anche sull’ac-
curatezza della parte interna della curva di rotazione della Galassia.

Usare una curva di rotazione non corretta presenta delle conseguenze sulla forma della
distribuzione di massa, in particolare per quanto riguarda la componente del bulge di
cui vedremo gli effetti.

Le velocita radiali delle stelle che portano a stime indirette delle distanze non sono
efficaci per definire la regione interna della curva di rotazione. Le osservazioni CO e HI
del mezzo interstellare sono state a lungo utilizzate come punto di riferimento per sta-
bilire la parte interna della curva di rotazione della Via Lattea (Burton & Gordon 1978,
Gunn et al. 1979, Clemens 1985, Fich et al. 1989, McClure-Griffiths & Dickey 2007,
Levine et al.2008, Sofue et al. 2009, Marasco & Fraternali 2012). Stime indirette delle
velocita di rotazione e delle distanze sono ottenute col metodo del “tangent-point”; che
utilizza le velocita lungo le linee di vista terminali.

Galactic
Centre

-
. .
---------

Line of sight

Figura 3.12: Schema del metodo del tangent-point utilizzabile nella parte interna della
Galassia.

Queste velocita e la curva di rotazione che deriva dal metodo TP sono le basi
cinematiche di molti modelli di massa della Galassia (Merrifield 1992, Dehen & Binney
1998, Kalberla 2003, Famaey & Binney 2005, Sofue et al. 2009, Sofue 2013).

La critica deriva dal fatto che la distribuzione del gas e le sue cinematiche su cui si
basa il metodo del TP sono perturbate dalla barra Galattica.

Gli effetti della barra sulle velocita terminali del gas furono mostrate per primi da
Liszt & Burton (1980) e Blitz & Spergel (1991). Simulazioni del mezzo interstellare
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Galattico hanno mostrato la dipendenza delle velocita terminali rispetto alla posizione
dell’osservatore nel disco ( Fux 1999, Englmaier & Gerhard 1999, Bissantz et al. 2003,
Rodriguez-Fernandez & Combes 2008).

Per vedere quindi se il metodo TP fornisce una ragionevole curva di rotazione Chemin
et al. (2015) lo hanno applicato utilizzando la simulazione della Galassia di Renaud
et al. (2013). Questa simulazione riproduce la struttura principale, composta di barra
e spirali, sia in termini cinematici che morfologici. La distanza del Sole assunta dal
centro galattico e di Rp= 8 kpc.

Le simulazioni sono state ripetute mantenendo la distanza dal centro galattico costante,
ma variando la posizione del Sole, questo per monitorare gli effetti dell’orientazione
della barra sui risultati scaturiti dal metodo TP.

Le curve di rotazione per le varie orientazioni della barra sono illustrate in figura 3.13.
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Figura 3.13: Curve di rotazione prese a varie inclinazioni della barra. La linea
tratteggiata indica il raggio corotante definito da Chemin et al. (2015).

Si nota come le velocita concordino bene con la curva di rotazione della Galassia
(vedere Fig 3.11) per quanto riguarda R > 4.5 kpc. Inoltre le curve di rotazione risul-
tano costanti oltre i 5.5 kpc.

Si nota come siano presenti forti asimmetrie per la parte interna R < 4.5 kpc. Il con-
fronto con la curva di rotazione della Galassia mostra come il metodo TP raramente
combacia con i vari profili.

Da questo confronto nascono dei dubbi sull’effettiva validita del metodo TP per calco-
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lare la parte interna della curva di rotazione della Galassia. L’orientazione della barra
rispetto all’osservatore influenza fortemente la forma del profilo di velocita.

La differenza quindi nella curva di rotazione non e direttamente legata al metodo TP
stesso, ma una combinazione di piu fattori come la natura asimmetrica del disco e la
posizione del Sole.

Una diretta conseguenza nell’utilizzare un’incorretta curva di rotazione basata sulle
misure del metodo TP consiste in un’incorretta distribuzione di massa al centro della
Galassia. Molti modelli prevedono un contributo in massa dominante del bulge stellare
per le regioni centrali per spiegare il picco di velocita nel profilo (Merrifield 1992, Sofue
et al. 2009, Sofue 2013).

Si confronta ora in fig. 3.14 la curva di rotazione incorretta e la curva di rotazio-
ne mediata dai vari profili ottenuti dalle simulazioni e corretta per le perturbazioni
asimmetriche della barra calcolata da Chemin et al. (2015).
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Figura 3.14: Sopra: modelli di distribuzione di massa con la curva corretta da Chemin
et al.(2015). I simboli aperti e la linea tratteggiata verde rappresentano la curva di
rotazione corretta e il contributo del bulge, i simboli pieni e la linea nera rappresentano
la curva di rotazione tradizionale e il contributo del bulge. I contributi di disco e alone
non sono riportati.

Sotto: errore sulla massa integrata del bulge. A M= M;,.. - Myye, dove M;,. € la massa
dedotta dal bulge tradizionale e M;,,. ¢ la massa del bulge corretto.

Il picco di velocita per il bulge tradizionale si vede a circa 260 km/s, posto a d =
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0.7 kpc, che risulta essere il 54% maggiore e racchiuso in un raggio piu piccolo di un
fattore 2 rispetto al picco della curva di rotazione ottenuta mediando i vari profili alle
varie inclinazioni.
Il vero bulge risulta essere quindi pit grande e leggermente meno denso del bulge incor-
retto. La sua distribuzione di massa € meno concentrata e questo comporta una modi-
fica della massa della Galassia da 1.7 - 101°M, per il bulge tradizionale a 1.6 - 10'° M,
per quello vero entro 8 kpc. Una variazione di circa il 5 % entro il raggio dell’orbita
solare, un contributo relativamente modesto ma comunque da tenere in considerazione.
Infatti 'errore entro la distanza d = 0.5 kpc risulta essere del 330% rispetto alla vera
massa e del 140 % entro d = 1 kpc (Chemin et al. 2015). Quindi la massa del bulge
tradizionale risulta essere 4.3 volte e 2.4 volte piu grande.
Si nota come tuttavia per quanto riguarda il disco e l'alone il contributo rimane
inalterato in entrambi i modelli di massa.

Visti i risultati, possiamo dire come il metodo TP e le velocita terminali forniscano
una curva di rotazione entro i 4.5 kpc dal centro galattico non corretta.
Quindi possiamo dire come i modelli di distribuzione della massa che si basano su
questo metodo risultano da correggere nelle parti interne, con un bulge stimato pari a
1 kpc di raggio.
Si ricorda come tutte le simulazioni concordino oltre la distanza d = 4.5 kpc, e non vi
siano cambiamenti per quanto riguarda il profilo piatto oltre i 6 kpc.

La conclusione ¢ che questo lavoro suggerisce una importante ridistribuzione delle
masse ma la massa totale rimane invariata.

3.1.2 Massa viriale

Il teorema del viriale puo essere applicato anche alle galassie a spirale. Le ipotesi da
tenere conto sono le stesse di quelle per le galassie ellittiche: si deve ipotizzare uno stato
stazionario, nessuna espansione quindi ne’ contrazione nel tempo scala di osservazione.
Il sistema deve essere distribuito secondo una distribuzione sferica. Si utilizza quindi
la formula: 27+ W = 0 dove T & l'energia cinetica mentre W quella potenziale.
Conoscendo la distribuzione di luce e con un M/L definito e costante, possiamo quindi
passare da un profilo di luce ad un profilo di massa.

McMillan (2011) utilizzando uno schema con bulge, disco e alone oscuro arriva a
calcolare una massa viriale pari a 1.26 - 10'2 masse solari. La massa ¢ definita viriale
poiché compresa in un sistema di dimensioni finite, il cui limite e il raggio viriale, ov-
vero il raggio a cui la densita locale all’interno della sfera e 200 volte la densita critica
dell’universo.

Mcmillan arriva a calcolare anche il contributo di massa barionica: partendo dalla
massa viriale ottiene la massa stellare attraverso un coefficiente calibrato da altre
galassie.

M=t A[(3) "+ ()]

dove M, ¢ la massa stellare, M, massa viriale, My, = 10*! masse solari e i coefficienti
sono: A =0.129, « = 0.321 , § = 0.261 , v = 2.440.

Il risultato fu pari a 6.43-10'° masse solari. Tale stima pero risulta in disaccordo per
difetto con la relazione Tully-Fisher, applicata sempre dallo stesso McMillan utilizzando



3.2. MASSA BARIONICA 27

una velocita circolare pari a 239 km/s. La Tully-Fisher prevederebbe una minor velocita
di rotazione o una maggiore massa barionica.

Kafle et al. (2012) hanno presentato uno studio cinematico sull’alone galattico fino
a 60 kpc circa, utilizzando 4664 BHB, stelle blu del ramo orizzontale per determinare
le proprieta dinamiche della Galassia. Hanno costruito un profilo di velocita radiale,
ma a causa della mancanza di dati sul moto proprio un’analisi completa e resa possibile
solo entro i 25 kpc.
La massa allinterno di 25 kpc & stimata in 2.1 - 101 M, e la massa viriale dell’alone
oscuro della Via Lattea & stimata essere 0.9 - 10*? masse solari con un raggio viriale
R, = 250 kpc. Dagli studi di popolazioni di stelle simili (BHB), il risultato in massa
viriale ¢ concorde con quello di Xue et al. (2008).

3.2 Massa barionica

Il terzo metodo consiste nel calcolare la massa barionica della Galassia dalla stima
della massa stellare. Si precisa come con il termine massa barionica ci si riferisca alla
massa delle stelle, escludendo il mezzo interstellare oltre che tutti gli oggetti non visibili
nelle vicinanze del Sole: “remnants” tipo BH, stelle a neutroni spente e nane bianche
al termine della loro evoluzione.

La ridotta densita del mezzo interstellare attorno al Sole permette di studiare le stelle
vicine senza l'influenza delle polveri, che si concentrano sul piano galattico, dove le
informazioni si ottengono grazie alle osservazioni in radio.

La popolazione stellare di campo in prossimita del Sole e costituita prevalentemente
da popolazione I, mentre le stelle povere di metalli e di alta velocita (popolazione II
appartenenti all’alone) risultano essere molto rare invece, circa il 2%.

L’alone galattico e costituito da stelle di campo e ammassi globulari, gli ammassi glo-
bulari sono considerati tra i migliori traccianti della popolazione di alone per via della
possibilita di misurarne con precisione posizione, eta e metallicita, dato che sono co-
stituiti da popolazioni stellari omogenee. Le stelle di campo invece sono difficili da
misurare a piu di 10 kpc poiché deboli e isolate.

Sfruttando queste informazioni la massa dell’alone galattico e stata stimata da Carney
et al. (1989) dal conteggio degli ammassi globulari poveri di metalli fino a 35 kpc inte-
grato dalle stelle di campo di alone ricavate dal rapporto locale rispetto agli ammassi
globulari.

Il risultato finale di 1.5 - 10° M non dista molto dal limite inferiore ipotizzato da Mi-
halas & Binney (1981), che stimarono la massa dell’alone compresa tra 2 - 10° M, fino
a 9-10° M, ma posero 'attenzione sul fatto che le loro stime erano incerte. Incertezza
che viene confermata da recenti studi Licquia et al. (2015) come vedremo in seguito.
Per ottenere la distribuzione di massa dell’alone si utilizzano i globular cluster ivi pre-
senti e si calcola la densita empiricamente. Una volta fatto questo si determina la parte
mancante dovuta alle stelle di campo facendo 1’assunzione che il loro rapporto sia equi-
valente a quello locale tra stelle di campo e gli ammassi globulari dove il discriminante
per per le stelle di campo rimane la velocita.

L’ipotesi e che il rapporto tra stelle e ammassi globulari nell’alone sia uguale a quello
nelle vicinanze nel Sole.

Con tale ipotesi possiamo andare a fare una stima della massa.
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Per determinare la massa cumulativa e la distribuzione di densita di massa seguiamo
la metodologia di Saha (1985), la massa totale di un sistema a simmetria sferica con-
tenuta all’interno di un raggio R é:

M(R) = [4xr?p(r)dr = M(r;) = ff a2 p(r)dr

dove la densita p € sconosciuta e r; rappresenta un ipotetico raggio interno del quale

si conosca la massa cumulativa.
Per conoscere la densita si deve differenziare la distribuzione di massa cumulativa e
compararla a R = Ry con la densita locale di stelle di campo. Per sapere M(r) ¢
stata compilata una lista di ammassi entro 40 kpc (vedi fig. 3.15 e 3.16), oltre questa
distanza vi ¢ un cambio di distribuzione di densita dei globular cluster (Zinn 1985).
L’attenzione ¢ inoltre rivolta solo agli ammassi globulari con [Fe/H] < —1.0 poiché
ammassi pitt metallici appartengono ad un altra popolazione (Zinn 1985).

Le magnitudini integrate in banda V degli ammassi globulari sono state stimate da
diagrammi colore-magnitudine e funzioni di luminosita: in particolare Palomar 12 da
Ortolani & Gratton (1988). Da questi dati e stata calcolata una distanza galattocen-
trica e una magnitudine assoluta in banda V corretta, per ogni ammasso globulare. La
massa totale degli ammassi ¢ stata stimata utilizzando (M/L), = 2.5 (Meylan 1989).
Il risultato trovato da Carney ¢ mostrato in figura 3.13 .

Abbiamo aggiornato il grafico in questo lavoro (vedi fig. 3.18) utilizzando il catalogo
di Harris del 2010 con 157 globular cluster.

Si nota come 'andamento risulti pressoché invariato nonostante ’aumento di cam-
pione. Dalle magnitudini assolute in banda V del catalogo si sono ottenute le relative
luminosita, da queste sempre utilizzando un (M/L), = 2.5 si ¢ costruito il grafico
escludendo gli ammassi all’interno di 5 kpc come fatto da Carney et al. (1989).

Dal grafico si ottiene M(r) e quindi la densita di ammassi globulari locale pari a
1.46 - 103M, /kpc® entro 8 kpe (distanza galattocentrica del sole assunta da Carney
et al. (1989)). Per la densita stellare locale adottarono 1.0 - 10° My /kpc?, un valore
medio tra il valore proposto da Eggen (1987) di 6 - 105My, /kpc?® e quello molto inferiore
proposto da Bahcall e Casertano (1986) pari a 3.8 - 10* M, /kpc3.

Le differenze tra le due densita sono da ricondurre ai diversi modelli utilizzati, anche
se 1 dati di Bahcall e Casertano furono in parte smentiti da Friel (1987).

La massa stimata degli ammassi risulta quindi essere pari a 1.5% del totale, recente-
mente Gratton et al. (2012) hanno stimato questa percentuale essere 1.2%. Questa
nuova percentuale deriva da dalle assunzioni sulla perdita di massa nelle prime fasi di
vita degli ammassi globulari. La massa totale risulta quindi aumentata del 20%.
Utilizzando le densita sopraelencate la massa barionica totale dell’alone stimata da
Carney fu di 1.5 - 10° M, con un alone che si estende per 40 kpc. E’ un valore che
concorda con recenti studi fatti da Licquia et al. (2015) sulla massa dell’alone, pari
a 10°M,. I dati indicano che 1’alone possiede poca massa barionica perché dominato
dalla materia oscura.

Si ipotizza che il contribuente principale nella massa barionica della Galassia sia il di-
sco: la materia oscura e concentrata nell’alone e poco presente nel disco, ne e la prova
lo studio di Moni Bidin et al.(2014) che hanno calcolato la densita locale di materia
oscura pari ad un massimo di 3.5 mMg/pc®. Stima molto bassa se paragonata alle
densita di 10* — 10° M, /pc® sopracitate.
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Figura 3.15: Lista di ammassi globulari poveri

in metalli da Carney et al.(1989).
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Si nota come le stime di materia barionica tendano ad essere inferiori anche di un’or-
dine di grandezza rispetto a quelle viriali e gravitazionali. Oltre alla “dark matter” si
deve tener conto di una presenza di materia barionica oscura intesa come pianeti non

visibili, “remnants” e “brown dwarfs”.
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{1950y DEC, [Fe/H] E{BE-V) {m-M)

CLUSTER R.h. W

KGC ZHE Q0 50 21.2 -26 51 41 -1.40 0.04 14.41 7.97
HNGC 362 1 1 32.6 =71 & 5% <1.27 0.0 14.49 6. 42
HGEC 1261 310 53.2 -55 24 13 -1.29 0.00 15,71 8.25
AM-1 3 53 35.0 -4% 46 0 -1.6% 0.00 20.93 15.83
Eridanus 4 22 0.0 -21 18 0 -1.35 0.0 19.36 14.79
WGC 1851 5 12 7.6 -40 & 13 -1.33 0.0 15.14 &, 70
HGZ 1904 M7TS 522 7.0 -24 34 & -1.88 0.01 15.41 T.B4
NGZ 2298 & 47 12,9 -35 5¢ 50 -1.81 0.08 15.47 .44
HWEC 24189 T 34 45.5 38 3% 44 -2z.10 0.03 19.85 10.80
HGC 2308 % 11 3.9 -64 3% 23 -1.37 0.2& 15.30 .13
Pal 3 10 2 57.5 018 54 =1.78 0.03 19.72 14.87
NGC 3201 10 15 33.5 -46 9 38 =-1.56 O0.21 13.93 B.6%
Fal 4 11 26 27.9% 25 14 57 -2.20 0.00 19.84 14.14
HGC 4147 12 7 33.3 18 4% 12 -1.80 0,02 16.10 10.19
BGC 4372 12 22 a4%.2 -T2 22 56 =-2.08 0.4% 14.85 /.00
NGC 4590 Med 12 36 48.7 -Ze 28 ¢ -2.0% 0.03F 14.95 B.24
NGEC 4833 12 56 13.4 =70 36 18 =1.86 0,32 14.72 6.97
HEC 5024 M53 13 10 28.3 18 Ze 2 =2.04 0,00 16,27 T.68%
BGC 5053 13 14 .1 17 57 41 -2.58 0.01 16.15 9,83
WGC 5139 om Cen 13 23 45.8 -47 13 3 -1.5% 0.11 13.70 3.54
NGEC 5272 M3 13 3% 5.9 28 37 38 =1.66 0.01 14.80 B.31
NEC 5286 13 43 16.0 =31 7 25 =1.79 0.27 15.45 T.49

Figura 3.16: Lista di ammassi globulari poveri in metalli da Carney et al.(1989).
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Figura 3.17: In figura mostriamo l'andamento per la massa cumulativa partendo da
5 kpc, distanza critica oltre la quale vi sono forti incertezze dovute alla distanza. La
linea continua nera rappresenta un “fit” logaritmico con M (r)a9.40 - 10° - In(R) con R
in kpc. In ordinata I'unita di misura sono M. Carney et al. (1989).
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Figura 3.18: Massa cumulativa degli ammassi globulari, ai dati si deve sommare il
contributo in massa della parte interna R < 5 kpc della Galassia che venne quantificato
da Carney in 4-10°M,,. Le croci rappresentano la somma parziale cumulativa, la linea

continua blu ¢ un “fit” logaritmico.

Licquia et al. (2015) dopo aver esaminato 20 metodi indipendenti per la stima della
massa della Galassia e le sue componenti (vedi fig. 3.19), costruiscono dei profili della

Galassia usando modelli statistici.

B - a i B L (Hp = 8.32

Reference (T{I]T[]:iij) Fo E:Z;E]mtd Constraint type MY L[Téﬁ{ Mf).i.ikpt‘)
Kent (1992) 1.69 £+ 0.85 8.0 Dynamical 1.76 £ 0.88
Dwek et al. (1995) 2,11 +£0.81 8.5 Photometric 202£0.7
Han & Gould (1995) 1.69 £ 0.85 3.0 Dynamical 1.76 = 0.88
Blum (1995) 2.631+1.32 8.0 Dynamical 2.74+£1.37
Zhao (1996) 2.07+£1.03 8.0 Dynamical 215+ 1.08
Bissantz et al. (1997) 0.81 £0.22 8.0 Microlensing 0.81 £ 0.22
Freudenreich (1998)b 0.458 + 0.65 L. Photometric 0.48 £+ 0.65
Dehnen & Binney (1998) 0.61 £0.38 8.0 Dynamical 0.62 + 0.38
Sevenster et al. (1999) 1.60 £ 0.80 3.0 Dynamical 1.66 £ 0.83
Klypin et al. (2002) 0.94 £0.29 3.0 Dynamical 0.98 £ 0.31
Bissantz & Gerhard (2002)° 0.84 + 0.09 8.0 Drynamical 0.87 £ 0.09
Han & Gould (2003) 1.20 £ 0.60 3.0 Microlensing 1.20 £ 0.60
Picaud & Robin (2004) 054 £1.11 8.5 Photometric 0.54 +1.11
Hamadache et al. {2006) 0.62=0.31 None Microlensing 0.62 £ 0.31
Wyse (2006) 1.00 £+ 0.50 None Historical review 1.00 £ 0.50
Lépez-Corredoira et al. (2007) 0.60 £+ 0.30 8.0 Photometric 0.65 £ 0.33
Calchi Novati et al. (2008) 1.50 £ 0.38 2.0 Microlensing 1.50 £ 0.38
Widrow et al. (2008) 0,90 £0.11 7.94 Dynamical 0.95 &+ 0.12

Figura 3.19: Tabella riassuntiva degli studi presi in considerazione da Licquia et al.

(2015).

Da questi stimano la massa del bulge pari a 0.91 - 101°M, con buon accordo a Wi-
drow et al. (2008). Si nota come il solo bulge supera la stima barionica prevista per
'intero alone da Carney et al. (1989). Questo non ci deve stupire perché & la conferma
che la massa dell’alone ¢ dominata dalla materia oscura.



32 CAPITOLO 3. I TIPI DI MASSA

La massa del disco trovata da Licquia et al.(2015), da uno studio statistico di valori di
letteratura, risulta 5.17-10° M. La componente barionica stellare dell’alone della Ga-
lassia & stimata in 10° masse solari. Il contributo dominante alla massa totale stellare
¢ dato quindi dal disco. La somma totale ¢ pari quindi a 6.08 & 1 - 10!° masse solari.
Il fattore di incertezza maggiore sulla stima della massa del disco e quindi della Galassia
¢ legato al raggio dell’orbita solare R, Licquia et al.(2015) utilizzano il dato calcola-
to da Gillessen et al.(2009) di Rs = 8.33 kpc. Dato che deriva dalla determinazione
diretta della distanza da SgrA*(il centro della Galassia) basato sulle orbite delle stelle
vicine al centro. Andando a vedere la letteratura risulta essere un buon compromesso
tra valori bassi pari a 8 kpc (Sofue et al.2009) e valori alti 8.5 kpc (Moreno et al.2014)
presenti in altri studi.

La dipendenza dall’orbita solare R coinvolge tutte le stime di massa della Galassia.
Utilizzando ad esempio il teorema del viriale si puo dimostrare come le stime cine-
matiche del bulge siano direttamente proporzionali a Rg. Stime fotometriche della
luminosita del bulge basate sul flusso misurato dalla nostra posizione scalano invece
con RZ. La massa del bulge misurata usando il “microlensing” ha una dipendenza da
R invece ancora incerta (Licquia et al. 2015).

Le incertezze su R andranno sempre piu a diminuire, grazie ai metodi geometrici
sempre piu precisi e alle missioni spaziali, abbiamo gia citato Gaia precedentemente,
che andranno a fornirci importanti dati per migliorarne la stima.

Property Fiducial Result /8RRy a0l
MB 0.91 £ 0.07 = 101° M, 0.003 3 1017 M, kpe—! 0.004 x 101 M, kpe—!
Mj:J 517+ 1.11 = 10'° Mg 3.000 = 10'° Mz kpe—? 0.469 = 10'? Mg, kpe!
M. 6.08 + 1.14 = 10 M, 3.003 x 101" Mg, kpe™! 0.473 x 10'® Mg, kpe™!
B/T 0.1507 5 018 —0.061 kpe ! —0.011 kpe?
SFR 1.65 £ 0.19 Mg, yr—! 0 Mg yr—! kpe—! 0 Mg yr—! kpe—!
sSFR 2714059 x 1011 yr—1  —1.381 x 10~ yr—! kpe—! —2.111 x 10~12 yr—1 kpe—!?

Figura 3.20: Tabella riassuntiva dei risultati ottenuti da Licquia et al. (2015).

Facendo dei paragoni la massa barionica calcolata da Mcmillan (2011) e pari a
6.43- 10 M. La stima di Licquia et al. (2013) ¢ in linea con questo studio. Entrambi
sono elevate rispetto a studi del passato (Carney et al.1989).

Questo dato e importante perché aumentando la massa barionica diminuisce il con-
tributo e la percentuale di materia oscura della Galassia, componente che sappiamo
essere dominante nell’alone.



Capitolo 4

Confronto con M31

M31 e una galassia a spirale facente parte del Gruppo Locale, ed ¢ insieme alla Via
Lattea uno dei suoi elementi pit massivi (Sofue 2013), attorno ai quali orbitano molti
satelliti e galassie nane (Mateo 1998). La massa totale di queste ¢ almeno due ordini di
grandezza meno massiva delle due galassie principali (Sofue 2013). Per questo motivo
possiamo considerare che la massa di LG sia rappresentata da quelle di M31 e della
nostra Galassia. Le due galassie si trovano a 750 kpc di distanza dalla nostra Galassia.

Plane of Milky Way

Figura 4.1: Schema del Gruppo Locale

Le loro masse e I'estensione dei relativi aloni oscuri sono vitali per comprendere la
struttura e la dinamica del Gruppo Locale anche se la loro stima € molto complessa,
questo perché non si conosce 'estensione dell’alone di materia oscura nel quale esse
sono presumibilmente immerse (Phelps 2013). La dinamica dei satelliti e dei membri
delle galassie nel Gruppo Locale ¢ un valido aiuto per conoscere informazioni sui vincoli
della sua massa.

La prima misura della somma delle due masse calcolata a partire dai loro moti relativi
fu pari a 3 - 102M,, (Kahn & Woltjer 1959). Stimarono una velocita radiale negativa
di M31 pari a V,.q = — 296 km/s, utilizzando una velocita circolare attorno al sole

33



34 CAPITOLO 4. CONFRONTO CON M31

Vo= 216 km/s stabilirono che i centri delle due galassie si stanno avvicinando a 125
km/s. Utilizzarono questa analisi per sostenere che le due galassie non dovevano essersi
formate a grande distanza I'una dall’altra. Facendo l'ipotesi che i due sistemi abbiano
percorso la maggior parte della loro orbita attorno al loro centro di gravita in circa 10'°
anni. Di conseguenza il loro periodo orbitale non deve essere superiore a 15 miliardi di
anni. Da questo ottennero la massa. Impostarono la terza legge di Keplero:

2

P2 = (G‘%*) a® < 2-10%sec?

. . . . . : .

dove M* e la massa ridotta del sistema, P il periodo,a parametro e GG costante di

gravitazione. La conseguente conservazione dell’energia, assumendo che non vi fosse
nel sistema momento angolare, risulta:

() - (%) -~

Da qui ottennero una stima di 3 - 10'2 M. Tale stima & perd influenzata dalla non

correttezza dei dati di base utilizzati: Kahn & Woltjer 1959 assunsero una massa della
Via Lattea di sole 1-10'" masse solari e una distanza tra le due galassie di soli 600 kpc.
Cosi come viene fatto per la Via Lattea, anche di M31 ¢ possibile comporre la curva
di rotazione e scomporla nelle varie componenti.
La curva di rotazione di M31 ¢ studiata grazie alle osservazioni HI. Carignan et al.
(2006) ne hanno analizzato la forma (vedi fig. 4.2). Il suo profilo ¢ stato studiato fino
a 35 kpc, e risultato essere piatto a circa 226 km/s tra i 20 kpc e i 35 kpe. La massa
prevista in 35 kpc ¢ 3.4 - 101 M.

RADIUS [ARCMIN]
100

0 o0 150
300 ' T =l —= -
w :
> o=
= : _ _ 3
= 150F e _ O
= 5 T Halo .
g 100 | T Bugs
50 g’x f“_,_.,--'—"“——-— —— e HI _;
OF = o e e e i e o o - HlpEk Holg
0 10 20 S0 40

RADIUS [kpe]

Figura 4.2: Curva di rotazione di M31 da Carignan et al. (2006). Le varie componenti
sono riportate in figura.
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Ipotizzando pero che le due Galassie possano avere lo stesso profilo e siano distanti
700 kpc servirebbe una componente in massa extra di alone che circonda le due galassie
dell’ordine di 10'? masse solari per stabilizzare il Gruppo Locale e vincolarsi a vicenda
(Sofue 2013).

La massa totale sembra pero essere dello stesso ordine di grandezza della Via Lattea,
essa ¢ compresa tra (1.5 — 5.5) - 102M, secondo Phelps, Nusser, Desjacques (2013).
Van der Marel e Guhathakurta (2008) hanno analizzato le velocita radiali delle galassie
satellite che ruotano attorno alla Galassia e a M31, che hanno portato ad una stima
della massa totale di almeno 10'2 masse solari.

Sofue (2013) ha costruito una pseudo curva di rotazione per il Gruppo Locale, trovando
una massa per la Via Lattea pari a 8.7-10' entro un raggio di 750 kpc, circa la distanza
da M31. Questo valore & di un’ordine di grandezza inferiore alla massa totale richiesta
per legare gravitazionalmente il Gruppo Locale (Sofue 2013). Assumendo che le due
galassie siano gravitazionalmente legate al Gruppo Locale, la massa totale deve essere
dell’ordine di 4 - 10'? masse solari, con una forte presenza di materia oscura (Sofue
2013).

Un altro metodo per calcolare la massa del Gruppo Locale & possibile a partire
dalla dispersione di velocita, quindi utilizzando il teorema del viriale e le sue ipotesi.
Il calcolo fatto fu pari a 2.3 - 10'? masse solari (Phelps et al.2013). Risultato che non
si discosta molto da quello trovato da Boylan-Kolchin et al. (2013) di 1.6 - 10'* masse
solari sempre utilizzando il metodo viriale.

Van der Marel et al. (2012) riescono a misurare per la prima volta il moto proprio
completo di M31. Grazie ai dati ad alta precisione presi con due strumenti ACS/WFC
e WFC3/UVIS dell’Hubble Space Telescope in due periodi diversi tra il 2002 e il 2010
van der Marel et al. (2012) misurano la posizione di migliaia di stelle appartenenti ad
M31 e la posizione di galassie compatte in “background”.

Per determinare il moto proprio delle stelle di M31 si parte dal determinare la disposi-
zione del moto proprio delle galassie in “background” che fungono da riferimento. Da
queste si deriva il moto proprio delle stelle di M31. Il moto proprio e stato misurato
in 3 diversi campi (vedi fig. 4.3): nel disco lungo 'asse maggiore, nello sferoide vicino
all’asse minore e il terzo sul Giant Southern Stream. Ogni campo e stato osservato per
un periodo superiore ai 40 giorni.

Il moto proprio medio di ogni campo di osservazione ¢ stato ottenuto dal moto medio
delle di M31 nei due periodi di osservazione in funzione delle galassie di riferimento.

Il moto proprio (fw, f,) per ognuno di loro ¢ risultato in unita mas yr=1: (— 0.0458,

— 0.0376) £ (0.0165, 0.0154), (— 0.0533, — 0.0104) &+ (0.0246, 0.0244), e (— 0.0179,
— 0.0357) £+ (1 0.0278, 0.0272).
Il moto proprio in ogni campo ¢ la somma di 3 componenti: il moto di M31, la prospet-
tiva di vista di M31 e le cinematiche interne a M31. Per correggere questi contributi
sono stati costruiti dei modelli a N corpi. I modelli includevano disco, bulge, sferoide
e alone oscuro. Nonostante le velocita interne a M31 siano dell’ordine di centinaia di
km/s gli errori trovati sono piccoli (< 25 km/s) questo ¢ dovuto alla accurata scelta
dei campi di osservazione, di cui si conoscono bene le proprieta.

Si riporta in figura 4.4 la tabella riassuntiva del lavoro di Van der Marel et al.
(2012) con le velocita corrette da errori sopracitati e convertite in km/s.

Riportiamo in figura 4.5 i moti propri ottenuti nei 3 field convertiti in km/s usando
una distanza di M31 pari a 770 kpc e il moto proprio medio pesato.
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Figura 4.3: Punti di osservazione del moto proprio di stelle di M31 studiati da Van del
Marel et al.(2012).

Method TLOS Uw Uy

km/s km/s km/s
(1) (2) (3) (4)

HST PMs + Internal Kinematics Model + Viewing Perspective

Spheroid Field —179.1 +64.1 —122.6 = 60.0

Disk Field —158.0£924 —0.51+91.3

Stream Field —126.3 + 103.6 —247.5+102.1

Weighted Av. e —162.8 & 47.0 —117.2+45.0
Analysis of Satellite LOS Kinematics

M31 Satellites -279.3 £ 16.4 -176.1 + 144.1 8.4+ 854

M33 PM -183.1 + 84.9 -47.7 + 88.2 70.9 + 91.5

IC 10 PM -346.1 + 84.8 -16.2 + 88.0 -47.3 + 89.3

Outer LG Galaxies -361.3 + 83.6 -140.5 + 58.0 -102.6 = 52.5

Weighted Av. -281.1 £+ 15.6 -97.0 £+ 40.7 -45.1 + 36.6

All methods combined
Weighted Av. -125.2 £ 30.8 -73.8 £ 284

Figura 4.4: Colonna (1): oggetto osservato. Colonna (2): velocita radiale. Colonna
(3)-(4): componenti moto proprio.

Il risultato generale per il moto di M31 e di v, = =125+ 31 km/s e v, = —74 + 28
km/s. Questo ¢ stato un grande risultato perché da uno studio di oltre 15.000 stelle
si e riusciti ad ottenere, grazie alla strumentazione del telescopio Hubble, un errore di
soli 12 pas/yr.

Questo ha permesso di definire con alta precisione il moto relativo tra la nostra Galassia
e M31 pari a una velocita radiale V.4 = —109.2 + 4.4 km /s. Da questo dato si puo
dedurre una possibile collisione futura tra la nostra Galassia e M31. Questa collisione
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Figura 4.5: Moto proprio medio nei 3 field di osservazione di M31 in rosso, in nero il
moto proprio medio pesato.

potrebbe avvenire non prima di 4 miliardi di anni.

Avendo a disposizione dati riguardanti le velocita radiali molto precisi, si € potuto
costruire un modello in massa sia per M31 che per il Gruppo Locale. Van der Marel
et al. (2012) hanno proposto una massa totale viriale per il Gruppo Locale pari a
4.93 - 10'? M, una stima elevata ma in linea con quanto predetto da Sofue (2013).

Si nota come i vari studi concordino con una massa minima totale dell’ordine di
102 masse solari, le stime fatte tenendo conto solo delle masse calcolate non riescono a
mantenere vincolate M31 e la Via Lattea, non viene quindi giustificata I'esistenza del
Gruppo Locale. Si deve parlare di materia oscura da aggiungere alla massa minima
per poter vincolare il sistema. E’ per questo difficile poter stimare una massa limite
superiore per il Gruppo Locale.
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Triangulum and Andromeda Galaxy Encounter
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Figura 4.6: Scenario di possibile collisione tra M31 e Via Lattea presentato da van der
Marel et al. (2012).



Capitolo 5

Conclusioni

Abbiamo visto come e possibile stimare la massa analizzando i moti propri degli
oggetti che orbitano attorno alla Galassia, nella fattispecie abbiamo studiato princi-
palmente le proprieta degli ammassi globulari, evidenziando come 1’esclusione o meno
di ammassi lontani come Eridanus, Pal 14 e Pal 15, oltre che alle galassie nane Leo I
e Leo II, alteri notevolmente la stima finale.

Abbiamo studiato la distribuzione degli ammassi globulari in funzione della distanza
dal centro galattico, evidenziando come il “cut-off” osservato da Colin & Dauphole
(1995) a 40 kpc sia spostato invece a 50 kpc.

Abbiamo confrontato i dati sugli ammassi globulari provenienti da piu lavori, e deter-
minato 1’assenza di errori sistematici nelle differenti misure.

Abbiamo calcolato le eccentricita per gli ammassi globulari provenienti dal lavoro di
Moreno et al. (2014) verificando come le assunzioni fatte da Peterson (1985) furono
ragionevoli, I'unica differenza con i dati di oggi & che possiamo disporre del moto pro-
prio in 3 vettori.

Abbiamo analizzato la massa cumulativa degli ammassi globulari a partire dalla distan-
za critica di 5 kpc, notando come alla distanza di 20 kpc la massa risulti raddoppiata
rispetto a Carney et al. (1989). Questo e dovuto all’utilizzo di un maggior numero di
ammassi globulari dal catalogo aggiornato di Harris (2010).

Abbiamo visto come ¢ possibile stimare la massa della Galassia esaminando la recipro-
ca interazione che vi & tra la Via Lattea, il Gruppo Locale e le sue componenti (M31).
Abbiamo riassunto le stime degli articoli piu importanti in figura 5.1 . Si nota come le
stime della massa totale tendano a crescere col tempo.

Si nota come i minimi del grafico rappresentino stime di massa barionica. Abbiamo
visto come queste risultino essere inferiori di almeno un’ordine di grandezza rispetto
a stime gravitazionali e viriali. Questo perché il contributo barionico dell’alone & mi-
nimo rispetto a quello viriale e gravitazionale. La massa dinamica e gravitazionale e
dominante nell’alone poiché si ritiene essere composto da “dark matter”. Un recente
studio di Moni Bidin et al. (2014) ha stimato la densita di materia oscura nei dintorni
del Sole pari ad un massimo di 3.5 mMy /pc3, evidenza del fatto che il disco contiene
poca materia oscura, ed e invece dominato dalla massa barionica.

Si riporta in tabella un riassunto dei valori in massa delle componenti della Galassia,
dove con M, si intende la materia barionica:
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Figura 5.1: Evoluzione della stima della massa della Galassia, i punti rossi indicano
stime di massa barionica della Galassia.

Bulge Disco Alone B+D+A
M, | 0.91-10%M, | 5.17-10°M, 109 M, 6.08 - 10" M,
Mror | 1.60-10°M, | 2.10 - 101" M, | 0.90 - 102 M, | 1.12 - 102 M,

Le componenti di materia barionica sono tutte prese da Licquia et al. (2015). 1l
bulge totale da Chemin et al. (2015), il disco totale da Sofue (2009) e l'alone oscuro
da Kafle et al. (2009).

Nei vari studi presi in esame si nota come la massa della Galassia si assesti in un in-
tervallo compreso tra 7 - 10 e 2 - 10'? masse solari. Per quanto riguarda 'incertezza
¢ difficile ricavare informazioni poiché molti studi omettono ’errore sulla loro stimas:
Olszewski et al. (1986) riportarono un errore del 50% sulla stima totale, dato che scese
prima con Xue et al. (2008) con un errore del 30% e poi con Mcmillan (2011) che stimo
la massa viriale con un errore del 10% e quella viriale del 20%. Sofue (2013) riporta un
errore del 14% sulla massa totale mentre Licquia et al. (2015) presentano una stima
barionica di 6 + 1 - 101°M, con un errore del 18% .

La differenza sulle misure prese in considerazione dipende anche dalla precisione delle
distanze. Abbiamo visto che lo studio di Ry influisce sulla stima. Definire pero la
dipendenza della massa da R risulta complicato in quanto molti studi omettono I'in-
certezza sulla stima di Rg.

Evidenziamo quindi la necessita di ottenere maggiori e precisi dati sulle distanze e i
moti propri degli oggetti orbitanti attorno alla Galassia per poter definire in maniera
piu accurata la massa. Si ricorda come le future survey, tra le quali menzioniamo Gaia,
forniranno maggiori informazioni al riguardo che permetteranno di stabilire stime pit
precise della massa della Galassia.
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Cluster 000 Sa000 r vr pr fiy M rE L
(deg) (deg) {kpe) (k=) (mas) (mas) (M) (pe) (pe)

NGC 104 6.02363 —T2.08128 4.540.45 —18.040.1 564020 —2024020 O0.10E407 53T 4.15
NGO 2588 13. 18850  —26.58261 5.09L0.89 —45.44+0.2 4.67+0.42 —5.624+0.23 0.86E4+05 34.15 BTT
NGC 262 15.80942 —TO.B48TE 8.6+0.86 2235405 5.07+0.7T1 —25540.72 0.40E406 2661 205
NG 1851 TE.E2R1T —40.04855 12.111.21 320.510.6 1.2840.88 2301065 037TE408 22495 180
NGC 1904 E1.04621 —24.52472 129X1.29 205.8+0.4 2.1240.64 —0.02+064 0.24E406 30.90 244
NGC 2208 102.24754  —36.00531 10.84£1.08 1489112 4.0541.00 —1.724+008 O0.57E406 23.36 3.08
NGC 2808  138.01202  —64.86350 962096 101.64£0.7 0584045 2064046 097E406 25.35 223

Pal 3 151.382402 0.07167 0251025 834184 0.3310.23 0.30+£0.31 0.32E405 107.81 17.49
NGC 3201 154.40842  —46.41247 4.920.49 494.04£0.2 5.2840.32 —0.0958+033 0.16E4+06 36.13 4.42
NGC 4147  182.52625 1854264 19.3£1.03 183.240.7 —1.8640.82 —1.30+082 0.50E405 34.16 2.69
NGC 4372 186.43917  —T2.65000 5.820.58 T2.3+12 —6.4040.33 3.71+0.32  0.22E406 ha.91 G0
NGC 4590 18086658 —26.74406 10.3+1.03 —94.740.2 —3. 76066 1.794+0.62 0.15E406 4467 4.52
NGC 4833  104.80133 —TO.ETEE0 6.6L0.66 2002412 —£.114+0.35 —0964+034 0.32E408 34.14 4.63
NGC 5024 19823021 18.16817 17.9£1.79 —62.0940.3 0504100 —0.104+1.00  0.52E4+06 a5.64 G.82
NGC 5139  201.60683 2 —4T7.4T958 5.240.52 232.14+0.1 —5.08+0.35 —357+034 0.22E407 73.19 T.56
NGC 5272 206554842 283773 10.2£1.02  —147.64H0.2 —1.104+0.51 —2.304+054  061E4+DG B5.22 G.85
NGC 5466 21136371 2853444  16.0X1.60 110.7+0.2 —4.656+0.82 0.80+0.82 0.11E406 72098 10.TD

Pal &5 220.02188 —0.11161 23241232 —58.740.2 —1.7T84H0.17 —2324023 0.20E406 11T 1842
NGC 5897 22035208 —21.01028 125+1.25 101.5+1.0 —4.934+0.86 —2.334084 0.13E406 3688 7.49
NGC 5004 22083842 208103 T.540.75 53.2404 507H068 10701056 O.5TE406 51.55 3.86
NGC 5427  232.00288 —50.6T303 TTE07T —107.54H0.9 —5.7240.30 —2.61+040 0.23E4+06 aAT.45 246
NGC 5086 236.51250 —37.78642 10.4=1.04 820437 —3.81+0.45 —2004+037 041E406 24.15 2.96
NGC 6093 24426004 2297608 100100 8.1+1.5 —3.314+0.58 —T.20067  0.33E406 20.88 LTT
NGC 6121 24580675  —26.52575 2.240.22 TO.740.2  —125040.36 —199340.49 0.13E406 33.16 27T
NGC 6144  246.80775  —26.02350 8.0L0.89 193.810.6 —3.060.64 —51140.72 0.94E405 BE.35 4.22
NGC 6171 248.1327%  —13.05378 6.4L0.64 —34.1+0.3 —0.T00.90 —3.104+1.00  0.12E4+06 35.33 3.22
NGC 6206 250.42183 A6. 45986 TA1£0.71 —244.240.2 —0.904+0.71 5.50+£1.12 04E406 43.39 3.49
NGC 6218 251.50008 —1.94853 4.820.48 —41.4+0.2 1.304+0.58 —T.B31+062  0.14E4+06 24.13 247
NGC 6254 25428771 —4.10031 4.420.44 T5.24+0.7 —6.00+E1.00 —330+£1.00 O17E4DG 23.64 250
NGC 8286 255.30333 —30.11372 6.840.68 —T0.14+1.4 —3.5040.37 —0.824037 0.80E408 23.10 1.82
NGC 6273 25565750  —26.26797 5.8X0.88 1350441 —2.8640.49 —0.45+051  0.7TE4-06 A7.30 3.38
NGC 6284 256.11870 2476486 153L1.53 2765417 —3.660.64 —5.304083 O0.26E408 102.72 2.94
NGC 6287  256.28804 2 —22.70636 94+0.94 —288.7+35 —3.684H0.88 —3.544069  0.15E406 19.02 202
NGC 6203  257.54250 —26.58208 0.5+005 —146.24+1.7 0.26+0.85 —5144+0.71 0.22E406 39.32 246
NGC 6304 258.63438  —20.46203 5092050 —107.3+3.6 —2.5040.20 —1.564+0.20 0.14E406 22.74 244
NGC 6316 250.15542  —28.14011 10.4+1.04 TLAEE G —2.4240.63 —1.71+056 0.37E406 22497 1.97
NGC 6333 25070602 1851504 T.9L0.79 2201470 —0.57LH0.57 —3.70+£050 0.26E406 18.39 2.21
NGC 6341 250.28079 43.13504 532083 —120.040.1 —3.3040.55 —0.333+0.70  0.33E4+06 30005 2.46
NGC 6342 260.20200 —19.58742 8.540.85 115.7+1.4 —2.77+0.7T1 —5.844+065 0.63IE405 36.74 1.50
NGC 6356  260.80554 —17.51303 15.1%1.51 270443 —3.144+0.68 —3.65+053 043E4+06 41.01 356
NGC 6362 262.97913 —67.04833 T.60.76 —13.14+0.6 —3.09+0.46 —3.83+046 0.10E406 30.73 4.53
NGC 6388  284.07179  —44.73550 9,040,099 80.1+0.8 —1.90+0.45 —3834051 O09OE408 19.43 1.50
NGC 6397  265.17538 —53.67433 2.320.23 18.840.1 3604020 —14.884026 O.77E405 29.79 1.94
NGC 6441  267.55442 —37.05144 11.6X1.16 16.54£1.0 —2.8610.45 —3.4540.76 0.12E407 24.11 1.92
NGC 6522  270.89175  —30.03397 T.7E20.77 —21.14+3.4 6084020 —1.83+020 0.20E+406 36.82 2.24
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Cluster a0 Sa000 r vy [T Iy M, rE ry
(deg)  (deg)  (kpd)  (kmfs)  (mas) (mas) (M)  (p0)  (pe)

MEC 6528 271.20683 —30.0562E8 TO0.79 20664814 —0.3540.23 0.27+L0.26 0.73E+05 0.45 [LE ¥
MEC 8553 272.32333 —25. 90869 600, GO —3.2415 2.504+0.07 5.35+0.08  0.2ZE+06 1337 1.50
NGC 6584 27465667 —h2. 21578 13.5=1.35 22291150 —0.224-0.62 —=5.704+0.67 0.20E-+06 3013 287
NGC 6626 27T6.13671 —24 B6OTE 5.510.55 17.041.0 063067 —B46+0.6T 0.31E+06 17946 3.15
NGC 6656  270.00475 —23.90475 324032 —146.34072 T.3740.50 —3054+0.42 0.43E+06 20.70 3.13
NGC 6712 283.26792 —B.TOG11 604069 —107.6405 4. 204040 —2.0040.40 0.1TE+06 17.12 26T
NGC 6723 284.88813 —36.63225 B.TX0.BT —04 5136 —0.17+0.45 —2.16+£0.50 0.23E+06 30,20 387
MNGC 6752  287.T1T12 —50. 98456 4.00.40 —2R. 702 — 0604042 —2 854045 0.21E+06 4048 222
MNGC 6770 28014821 30.18347 044004 —135.6400 0504100 1404010 0.16E+06 25 86 301
NGC 6809  294.99579 —30.96475 5.410.54 174.740.3 —1.424-0.62 —10.254+0.64 0.18E+06 2407 4.45
MNGC 6838 2098.443T1 18. 77919 4.020.40 —22.84+0.2 —2.304-0.80 —5.104+0.80 0.30E4-05 10.35 1.94
NGC 60934 30B.54738 740447 1564156 —411.441.6 1.2041.00 5104100  0.16E4+06 3383 3.13
MEC 7006 315.37242 16.18733 41.244.12  —384.140.4 —0.0540.35 —1.14+0.40 0.20E+06 5237 527
MNGEC TOTE 322 40304 1216700 1044104 —107.040.2 —0.0540.51 —HA3+0.50 0.81E+06 63.23 .03
MNGC 7080 323.36258 —.EZIZ5 11.5=1.15 —5.342.0 5.004-0.86 —4.954+0.86 0.70E+-06 41.65 3.55
NGC 7099  325.00217 —23.1 7986 814081 —184.24072 1.4240.69 —T7.71+0.65 0.16E+06 37.43 243

Pal 12 326.66183 —21.25261 19.0=1.90 27.84+1.5 —1.204-0.30 —4.2140.29 0.10E4+05 105.56 9.51

Pal 13 346.6851T 1277200 26.0=2.60 25.240.3 2304026 0.27+£0.25  0.54E+M 16.549 272

Figura 6.1: Tabella 1 Moreno et al. (2014).
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Cluster R rmaz® CElmee> > E h o 5 o
(kpe) (kpc) (Rpe) (10kms—1)2  (10kms—'kpe) (pe) (pc)

NGC 104 5.TH &.30 3.13 0177 91.6 102.9

6.25 T.57 3.16 0.095 —1482.12 134.55 083 112.4

NGO 288 2,60 12.38 .40 0.654 23.6 228
2.78 12.25 .70 0.632 —1384.68 —46.38 24.5 235

NGC 362 1.39 9.28 3.85 0.736 24.3 0.7
0.74 11.09 2.16 0877 —1402.42 —12.56 17.1 15.9

NGC 1851 .66 33.28 7.61 0.66T T0.1 G822
6.73 3L.75 7.59 0.650 — 030,52 238,99 TL5 (0.5

NGO 1004 5.25 18.85 5.54 0.563 514 51.4
5.19 2052 5.37T 05046 —1137.84 173.68 52.0 516

NGO 2208 3.18 20,38 11.49 0.731 2.0 0.8
3.20 17.90 9.52 0698 —1Z12.81 — 5636 2.7 21.3

NG 2808 237 10.74 2.30 0.649 A6.0 43.4
2.73 12.74 2.59 0.647 —1305.39 94.19 53.3 51.4

NGO 3201 @00 16.86 4.54 0.304 67.5 723
5.00 17.12 4.52 0.311 —1151.30 —251.56 67.8 T25

NGC 4147 3.89 27.33 13.97 0.750 25.0 238
3.78 28.64 14.73 0766 —1001.35 G6.83 25.4 728

NGC 4372 .39 5.30 1.57 0.386 30.4 i3z
3.19 T.41 1.G0 0.397 —1624.75 95.34 anT 0.9

MNGC 4500 @60 A0.81 11.86 0.525 67.5 8.6
9.57 3040 11.582 0.521 —032.42 264.42 G8.0 (8.6

NGO 4833 1.0 &.41 1.54 0.7T8 2.1 18.3
.98 T.43 1.03 0.T6T —1685.97 26.11 18.3 17.3

NGO 5024 16.43 36,30 24.34 0.377 155.4 161.6

16.44 36,46 24.44 0.379 —&11.52 143.90 155.7 161.9

NGC 5130 1.49 5.81 1.G9 0.592 47.5 474
.98 6.45 1.16 0.737 —1770.34 —34.25 36.7 A5.5

NGO 5272 5.61 13.28 8.7T 0.404 T6.3 802
560 14.22 .00 0.435 — 126790 TO.36 TG.T TO.4

NGC 5466 6.81 B0LAG 36.45 0.797 48.8 44.1
6.85 G020 36.33 0.7 —663.05 —32.56 49.1 442

Pal 5 380 18.74 10.93 0.663 19.2 18.5
3.97 18.88 10.92 0.653 —1179.26 G478 19.6 18.7

NGC 5807 1.89 T.05 5.09 0621 23.4 15
1.48 804 4.49 0.719 —1552.41 23.18 17.5 16.6

NGC 5004 265 a6.80 17.80 0.866 46.5 40.4
2.76 37.35 18.11 0.863 —ERE.G5 40.12 AG.6 40.5

NGO 5027 3.44 4.64 .80 0.150 41.4 488
4.50 5.45 0.79 0.095 —1603.39 11015 48.7 57.3

NGO 5086 1.05 3.07 1.33 0.562 24.7 24.6
0.46 4.00 1.31 0.831 —1904.82 1.51 12.9 12.4

NGO 6003 2.07 311 3.02 0.201 3.1 7.0

2.01 3.78 3.14 0.211 —186T.55 10.18 IL.T 328
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Cluster CPmin® <Pmaz>  Z|2|maz> <e> E h LK, P
(kpe) (kpc) (kpe) (10kms—1)2  (10kms—kpe) (e} (pe)

NGC 6121 0.39 595 0.49 0.874 116 .7
0.55 54T 2.11 0.827 —1824.50 —1.58 0.8 a7

NGC 6144 2.14 2.00 2.64 0.166 222 24.0
2.08 2.66 2.33 0.123 —1981.75 —20.51 22.1 23.3

NGC 8171 298 314 2.34 0157 25.1 28.4
2.70 3.31 2.41 0.104 —1886.70 29.42 28.3 312

NGC 6205 5.35 21.03 13.90 0.6049 67.7 67.2
5.30 22,61 14.22 0.621 — 108750 —30.31 67.1 6.4

NGC 6218 2.76 504 2.1 0.363 30.0 321
2.73 5.32 2.56 0.323 —1744.69 50.13 205 31z

NOC 6254 386 584 2.43 0.204 88 43.5
3.46 4.93 2.40 0.175 —1737.04 71.23 373 41.9

NGC 6266 1.52 2.63 0.83 0.276 7.2 436
1.41 2.22 0.85 0.223 —2167.78 2320 128 34.0

NGC 6273 1.28 2.40 1.28 0.304 344 38.4
1.35 1.83 1.60 0.153 —2169.73 —11.81 320 33z

NOC 6284 6.34 852 278 0.147 62.2 60.7
640 &.10 2.68 0117 —1461.17 148.72 64.3 73.3

NGC 6287 0.91 503 2.82 0.707 16.3 14.2
0.87 4.30 2.44 0.671 —1805.79 —-3.07 a7 .7

NGC 6293 0.32 3.34 0.46 0.826 14.2 8.9
0.37 2.67 1.10 0.756 — 216838 —3.58 2.6 .7

NGC 6304 1.90 3.25 0.53 0.276 23.7 27.4
1.84 3.00 0.57 0.253 —2054.85 48 .88 728 24.3

NCOC 6216 0.72 107 1.18 0.626 1009 10.2
0.96 2.50 0.83 0.460 —2170.75 —26.10 18.2 10.0

NGC 6333 1.44 5.32 1.53 0.582 215 21.5
1.0z 4.37 1.24 0.623 —1037.01 27.83 15.3 15.1

NGC 8341 1.20 10.43 2.43 0.793 220 20.6
1.30 10,86 2.50 0.786 — 140654 a0.20 216 20.1

NGC 6342 1.20 2.00 1.37 0.245 14.0 17.1
0.73 1.68 1.13 0.401 —2304.73 10.92 a3 8.6

NGC 6356 2.45 T.04 2.08 0.528 382 30.6
2.90 T.74 1.08 0.542 —1637.01 6745 7.3 aTeE

NGC 6362 2.31 5.05 1.08 0.374 224 24.0
298 580 1.70 0.436 —1TG0.08 G2.23 234 24.4

NGC 6388 0.70 3.03 1.10 0.627 276 26.1
0.53 2.95 0.88 0,696 —2148.65 —13.57 16.2 16.2

NGC 6307 253 512 1.46 0.344 23.1 25.4
3.33 6.42 1.G6 0.317 —1672.42 a1.10 274 20.7

NGC 6441 057 307 0.87 0.751 276 225
0.48 115 1.45 0.742 —2082.24 —2.77 16.9 15.7

NGC 6522 0.37 3.87 0.57 0.831 13.4 8.9
0.81 2.23 1.16 0.471 —2199.97 18.26 13.2 13.4
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Cluster o “rmar>  Z|¢|maz> e E h PR, ST
(kpe) (kepe) (kpe) (10kms—")?  (10kms—'kpc)  (pc) (pc)
MNGC 6528 0.E1 2.85 1.20 0.571 12.5 12.0
057 1.51 077 0454 —2300,18 14.31 7.3 T.6
MGC 6553 200 &.75 0.33 0615 2849 281
231 12.02 0.52 0GTT —1445.87 o7.14 30.2 280
MGC 6584 1.38 12.43 4.43 [.804 217 19.4
1.06G 12.20 3.11 0.843 —1434.63 24.27 15.3 14.5
MNGC 6626 1.08 2.82 0.85 0.472 2L.7 24.0
0.74 3.09 .88 0613 —2111.49 21.06 14.2 14.3
MGC 6656 285 T.06 1.18 0.472 42.9 45.1
310 018 1.28 0495 — 154268 105.56 457 a6.8
MNGC 6712 00 5.56 1.14 00800 15.49 13.6
0.91 6.24 1.86G 0.749 —1TG7.49 12.60 12.9 12.5
MGC 6723 Z.00 3.25 3.03 0.242 0.1 314
206 266 2.5 0.127 — 196012 —0.19 30.1 0.8
MNGC 6752 465 6.71 1.75 [.180 A58 52T
4.74 5.81 1.72 0.102 —1640.42 109.14 489 5.8
MGC 6770 0.Az 12.52 0.77T 0. 004G 15.2 10.7
084 12.49 2.44 0.875 —1428.17 —24.15 1.7 10.5
MGC G800 1.08 5.95 3.8T 0508 25.5 26.1
1.78 5.1 3.50 0.526 —1741.44 19.74 2.0 23T
MGC GR35 5.01 6.56 0.33 0.131 5.2 0.4
488 G.08 0.29 0177 —1500.94 134.92 258 206
MGC 6934 .88 BLET 20.35 0.GT0 54.6 52.3
.83 3512 2060 0674 —&02.05 —Gifi 25 546 52.4
MGC TO0G 17.80 7015 .05 0631 115.4 111.1
17.90 70.32 26.97 0.G32 —514.26 BT2.52 115.7 111.4
MGC TOTE 612 10,89 5.25 0.281 a5 085
.48 11.00 5.45 0.250 —1347.69 139,60 a4 103.1
MGC TOS0 .10 23.12 18.03 [.GED &3.4 TE.D
6.14 34.19 18.77 [.G05 —G0E.O0 —GT.44 &4.1 703
MGC 70w 3.16 6.01 4.20 0.373 32.6 350
3.00 T.A8 4.7 0412 —1584.65 — 4663 32.9 340
Pal 12 15.19 19.64 15.76 0.128 40.3 a4.7
15.25 1986 15.490 0.131 —1010.08 165.80 404 448
Pal 13 11.84 BE.01 3803 0,763 25.4 235
11.86 8213 38.24 0,763 — 4500 —370.53 25.5 236

Figura 6.2: Tabella 2 Moreno

et al.(2014).
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