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-Seed BHs Formation

-From Seed BHs to SMBHs: Hierarchical Clustering
-MBHs Mass Growth: Accretion vs Merging
-Dynamical Evolution of BHs

-Cosmic Gravitational Wave Background

-Resolved vs Unresolved signal: GW detection with LISA




THE MODEL
SMBHs are grown from seeds pregalactic BHs,

endproduct of the first stars. These seeds are

incorporated in larger and larger halos, accreting gas

and interacting each with other after mergers.

OBSERVATIONAL CONSTRAINTS:
1. LF of quasars
2. Mg,-o relation

3. Galactic cores
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(Volonteri, Haardt & Madau 2003)

\SSUMPTIONS:

Seeds in 3.5
fluctuations at
(Madau & Rees 2001)

Halo density profile:

he semi-analytic code follows
)e accretion and the dynamical
istory of BHs in every single
ranch of the tree

he adopted threshold for
ensity peaks hosting a seed

nsures an occupation fraction . )
f order unity today for halos Binary merger trees starting at 7=20

1ore massive than 101"M, in a ACDM cosmology




|. dynamical friction (Lacey & Cole 1993, Colpi et al. 2000)

from the interaction between the DM halos to the formation of the BH binary
determined by the global distribution of matter

efficient only for major mergers against mass stripping

). hardening of the binary (Quinian 1996, Merritt 1999, Miloslavijevic & Merritt 2001)
3 bodies interactions between the binary and the surrounding stars

the binding energy of the BHs is larger than the thermal energy of the stars

the SMBHSs create a stellar density core ejecting the background stars

3. emission of gravitational waves (Peters 1964)
takes over at subparsec scales
leads the binary to coalescence

WARNING!

x [riple BHs interactions
x Gravitational rocket
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Mergers

Accretion

To recover the local & the

(cfr Kauffman & Haenhelt 2000, Wyithe & Loeb 2002)

* . .
only during major mergers final mass of SMBHs
P=Ms/M>0.3 is dominated by accretion,

N with mergers playing a
*the accreted mass is a fixed secondary role
fraction of the Mgy-o relation

Am=ko*6

(cfr King 2003, Silk & Rees 1998)

*
Eddington accretion rate
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...converting the accretion
rate into luminosity ..

BHs in halos which have
experienced major mergers

only at high z have MUCH
lower masses
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Nuclear BHs
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LISA e
Extragalactic WD-WD
(Farmer & Phinney 2003)

Unresolved galactic WD-WD
(Nelemans et al. 2001)
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is roughly AVn, where n is
number of cycles spent by
source 1n a frequency interval
f. (e.g. Thorne 1995, Hughes et al. 2001)

or an observation of
Juration 7"

fn<fT >h, ocf

fn>fT > h, ocf 16

systems M,/M,=0.1

—4
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frequency [Hz]
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3-year mission
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Mass ratio of bursts for different
redshift intervals: at low-ish z the
typical mass ratio is

observable binary systems
have masses in the range
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— MBH binaries
— Galactic WD-—-WD

— LISA

| | | | |
-5 —4 -3 —2
log observed frequency [Hz]




Starting from 150 M, seed BHs forming at z~20

1) The evolution of SMBHs and host galaxies can be followed
In @ semi-analytic way through merger trees

2) Modelling the accretion history and BH dynamics
we can satisfy observational constraints (LF, etc.)

3) We expect a low-frequency GW background

4) LISA would be able to resolve the GWB into single
sources: ~20 stationary events; ~35 bursts
with S/N>5 in a 3-year mission

5) For detected sources we expect: 104<M;<10” M,; M,/M;~0.1

6) Subtracting resolvable sources, the resulting confusion
noise is well below LISA sensitivity threshold
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Perturbation perpendicular to wave propagation direction

The metric becomes



is roughly AVn, where n is
number of cycles spent by |
source in a frequency interval
f. (e.g. Thorne 1987, Hughes et al. 2001)
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Energy spectrum

_ dEg, dt dr

dt dr df /

dt/dr 1s determined by the dominant hardening process:
- ¢jection of background stars in the early stage
- GW emission in the late stage



Applicazione dellﬁR alla cosmologia

BigVng

Fluttuazioni quantistiche durante l'inflazione producono
perturbazioni di densita con varianza

(SM2(R, 1))

o) = G e <M

Sviluppo lineare indipendente dalla scala di massa secondo
il fattore di crescita

Le prime perturbazioni ad entrare in regime non lineare e di
conseguenza a collassare sono quelle piu piccole.



Quali sono le piu piccole str*are che possono collassare?

Meccanismo di free streaming

X b\

CDM: My 10° M HDM: M,in 110" M :
scenario bottom-up scenario top-down

Formalismo Press & Schechter per la ricostruzione
dell'assemblamento degli aloni
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- misure d! dlnqmlca gtellare mpm = (4.4 % 0.9) x 107 M, o-52052
- misure dinamiche di massa ’

. d . h d L 1.08
- misure dinamiche di gas Mg = 0.78 x 10° Mo, ( Bl,[in.-.ige)
- reverberation mapping 1010 L
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Aloni con M[110%-10” M a Z[130

\

Cooling H;

Formazione di VMS

v

Collasso con formazione di BH di massa intermedia (M1150 M)

I'4 R

Attivita® di Quasar Formazione di un sistema binario di BH




Immagine fornita dal satellite
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Si distinguono tre fasi evolutive successive coincidenti con
tre diversi meccanismi di restringimento dell'orbita:

1) Frizione dinamica "non Si puo™ ancora parlare
propriamente di sistema binario

2) Hardening .> Slingshot
Incertezze: - eccentricita’ dell'orbita
- accrescim di gas
- wandering %lla binaria

fattore moltiplicativo per ty

>

3) Emissione di GW coalescenza in tempi brevi

Altri fattori di complicazione: 1) Interazioni triple
2) Gravitational rocket




Metrica debolmente perturba%gﬂv = Nwth, con |h,|<<1

equazioni di Einstein linearizzate per la perturbazione h,,

E un'equazione d'ondal

Approssimazione di_slow motion : Vs << ¢

Soluzione in approssimazione di quadrupolo :

- La soluzione e un'onda che propaga alla velocita™ della luce
- Sono coinvolte solo le componenti spaziali della metrica
- La perturbazione e strettamente legata al momento di




Si definisce 'ampiezza caratteristica della perturbazione h,

(hay () W9 (2)) = 2 / " dlog £) R2(f)

Spettro di potenza
Legame diretto con

Densita di

energia*

Calcolabile come :

00 00 M S o

' 1 PN dE,,

ol )= | dz f M f 1M, ‘- w g
el -/{: | 0 o 0 o 1 4z, dzdMy dMy \ df; f

Considerando : - sorgenti isotropicamente distribuite
- eventi di durata cosmologica

E necessario conoscere : - I'evoluzione temporale della funzione di massa
- lo spettro di emissione della sinqola soragente



dEg, ., dEg, dt dr

df 7 dt dr df /

- Frequenza al raggio di hardening :

- Frequenza all'ultima orbita stabile :

1) Rapporto tra separazione 14 | G (M) + Ms) 1/3 f_2/3
e frequenza emessa T2 ..

2) Luminosita” della sorgente




Evoluzione temporale dell'orbita

Fase dominata da slingshot
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Il termine che ci interessa o

lo possiamo scrivere come : dr ~ dr dr
dt | sl dt | gw
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Contributi da diversi intervalli Contributi da diversi intervalli
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| due fondi cosmici prodotti

Conronto tra coalescing rate nei
modelli di Volonteri (sotto) e di




- Modello gerarchico di formazione delle
strutture

- Prove dell'esistenza di SMBH
- SMBH binario: naturale sorgente di GW
- Fondo cosmico isotropo

- Sorgente di segnale dominante per LISA
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Lo spettro e diviso in due parti:

- Fase dominata da slingshot

- Fase dominata da emissione di GW
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Conronto tra i due fondi cosmici
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Andamento del coalescing rate
nei due casi per diversi intervalli

massa (a destra) di massa



Frequenza emessa in funzione Effetti prodotti sullo spettro
del redshift










