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starburst regions, jets 

•  Focused lecture: Lifting the veil of deeply buried 
supermassive black holes in the Universe 
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Tidal	  Disrup?on	  Event	  (TDE):	  discover	  quiescent	  SMBHs	  
	  	  	  	  	  -‐	  Not	  every	  black	  hole	  is	  “awake”!	  What	  about	  you	  right	  now?	  :)	  





•  BHs:	  extreme	  cases	  of	  curved	  space-‐?me;	  described	  by	  GR	  

General	  black	  hole	  proper5es	  

<<I.A.C.>>	  



•  “no	  hair”	  theorem	  of	  BHs:	  can	  possess	  only	  3	  proper?es	  –	  mass,	  charge,	  and	  
angular	  momentum;	  charge	  not	  important	  in	  astronomical	  seZngs	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  neglect	  electrically	  charged	  BHs	  and	  consider	  only	  sta?onary	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  (Schwarzschild)	  and	  rota?ng	  (Kerr)	  BHs	  

(Wiki)	  



•  Gravita?onal	  radius	  rg=GM/c2	  ~	  1.5e13	  M8	  cm	  (M8:	  BH	  mass	  in	  units	  of	  1e8	  
Msun;	  cf.	  1pc=3e18	  cm)	  

•  All	  proper?es	  of	  sta?onary	  BHs	  can	  be	  described	  by	  using	  rg	  

•  For	  rota?ng/spinning	  BHs,	  introduce	  addi?onal	  quan??es:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  angular	  momentum	  s	  (J	  more	  frequently	  used)	  	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  specific	  angular	  momentum	  (i.e.,	  angular	  momentum	  per	  unit	  mass)	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  where	  alpha	  is	  the	  specific	  angular	  diameter	  
	  	  	  	  	  	  -‐	  dimensionless	  spin	  parameter:	  a=sc/GM2	  (-‐1<=a<=1;	  +/-‐	  rota?on	  direc?on)	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  when	  a=1,	  specific	  angular	  momentum	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  spin	  determines	  max	  energy	  that	  can	  be	  extracted	  from	  BH	  during	  accre?on	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  in	  thin	  accre?on	  disk:	  difference	  of	  a=0-‐1	  translates	  to	  a	  factor	  of	  ~10	  in	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  radia?on	  conversion	  efficiency	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  



•  The	  exact	  GR	  expression	  for	  the	  line	  element	  ds2	  and	  its	  varous	  solu?ons	  that	  
depend	  on	  a:	  



•  Simplest	  solu?on:	  a	  sta?onary	  BH	  with	  a=0	  and	  alpha=0	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  event	  horizon	  (EH)	  is	  given	  by	  Schwarzschild	  radius	  rs=2rg	  
•  When	  a!=0,	  two	  solu?ons	  for	  EH:	  	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  if	  a=1,	  the	  outer	  radius	  is	  r+=rg	  
	  	  	  	  	  	  -‐	  if	  a=0,	  the	  outer	  radius	  is	  r+=2rg=rs	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  besides	  two	  EHs,	  Kerr	  metric	  also	  features	  an	  addi?onal	  surface	  of	  interest	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  called	  the	  sta?c	  limit,	  given	  by	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  the	  region	  of	  space	  between	  r0	  and	  r+	  is	  called	  the	  ergosphere	  

•  Innermost	  stable	  circular	  orbit	  (ISCO):	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  GR	  enables	  us	  to	  calculate	  the	  orbits	  of	  par?cles	  in	  the	  vicinity	  of	  sta?onary	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  and	  rota?ng	  BHs,	  in	  par?cular,	  the	  loca?on	  of	  ISCO,	  i.e.,	  the	  marginal	  stability	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  radius,	  rms	  (rISCO	  more	  frequently	  used)	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  within	  rms,	  par?cles	  lose	  orbital	  mo?on	  and	  fall	  directly	  into	  EH	  
	  	  	  	  	  	  	  	  *	  For	  Schwarzschild	  BHs,	  rms=6rg	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  For	  rota?ng	  Kerr	  BHs	  with	  a>0,	  rg<=rms<=6rg,	  exact	  value	  depends	  on	  a	  	  







•  If	  we	  use	  the	  nota?on	  x=r/rg,	  GR	  calcula?ons	  show	  	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  for	  Schwarzschild	  BHs,	  x=6,	  	  	  	  	  	  =0.057	  (Newtonian	  approx.	  gives	  1/12)	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  overall	  range	  in	  the	  efficiency	  of	  accre?on	  processes:	  	  	  	  	  ~0.038-‐0.421	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  BH	  accre?on:	  very	  efficient!	  



•  Specific	  angular	  momentum	  of	  BH	  vs.	  that	  on	  typical	  galac?c	  scales:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  galac?c	  scales:	  if	  r=1	  kpc,	  rota?onal	  velcocity	  v=300	  km	  s-‐1,	  then	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  ,	  which	  is	  many	  orders	  of	  mag.	  larger	  than	  rgc	  	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  if	  this	  gas	  is	  to	  be	  brought	  to	  BH	  vicinity,	  there	  must	  be	  an	  efficient	  	  
	  	  	  	  	  	  	  	  mechanism	  to	  get	  rid	  of	  excess	  angular	  momentum	  and	  enable	  its	  inflow	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  into	  the	  center	  on	  ?mescales	  typical	  of	  galac?c	  evolu?on	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  on	  very	  large	  physical	  scales	  and	  long	  ?mescales,	  galaxy	  collision	  and	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  mergers,	  bar	  instability,	  and	  other	  internal	  (secular)	  processes	  are	  capable	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  of	  bringing	  faraway	  gas	  into	  1-‐100	  pc	  from	  the	  BH	  
	  	  	  	  	  	  	  	  *	  s?ll	  unknown	  mechanisms:	  overcome	  the	  “100	  or	  10	  pc	  barrier”	  and	  bring	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  the	  gas	  to	  1e5	  rg	  or	  even	  closer	  to	  the	  BH	  (last	  pc	  problem)	  





Accre5on	  onto	  black	  holes	  

•  Cannot	  image	  the	  main	  emission	  regions	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  observed	  variability	  implies	  main	  emission	  regions	  having	  sizes	  of	  light	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  hours	  to	  light	  days	  (or	  less)	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  even	  for	  close	  AGNs,	  this	  implies	  angular	  size	  of	  ~1e-‐6	  to	  1e-‐5	  arcsec,	  too	  	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  small	  to	  image	  directly	  (cf.	  VLBA	  interferometry	  ~0.0002	  arcsec)	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  ar?st’s	  impressions	  below	  



Accretion disk 



(Mirabel	  &	  	  
Rodriguez	  	  
2002)	  

•  Common	  key	  ingredients:	  BH,	  AD,	  jets	  





•  ADs:	  hydrodynamics	  (HD)	  	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  con?nuity	  equa?on:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  momentum	  equa?on:	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  where	  the	  Lagrangian	  deriva?ve:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  energy	  equa?on:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  equa?on	  of	  state:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  boundary	  condi?ons:	  differen?al	  -‐-‐>	  algebra	  equa?ons	  

mass	  conserva?on	  

mom.	  conserva?on	  

going	  with	  the	  flow	  element	  

energy	  conserva?on	  



•  ADs:	  magnetohydrodynamics	  (MHD)	  	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  HD	  +	  Lorentz	  force	  (!	  Maxwell	  equa?ons)	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  need	  one	  addi?onal	  equa?on	  to	  evolve	  the	  magne?c	  field	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  Faraday’s	  law	  (induc?on	  equa?on):	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  assume	  ideal	  MHD:	  gas	  is	  a	  perfect	  electric	  conductor	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  the	  induc?on	  equa?on	  can	  be	  wriuen	  as:	  	  

Ideal	  MHD	  



•  ADs:	  viscosity	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  viscous	  flow	  (Navier-‐Stokes	  viscosity	  –	  NS	  viscosity)	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  Euler’s	  equa?on	  and	  viscous	  stress	  tensor:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  physical	  interpreta?on:	  diffusion	  of	  momentum	  –	  momentum	  exchange	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  across	  velocity	  gradient	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  NS	  viscosity	  too	  small,	  so	  we	  need	  an	  ‘anomalous’	  alpha-‐viscosity	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  MHD	  simula?ons	  give	  diverse	  results	  on	  alpha	  
	  	  	  	  	  	  	  	  *	  alpha	  increases	  with	  the	  net	  magne?c	  flux,	  ranging	  from	  ~0.01-‐1	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  disk	  proper?es	  that	  can	  affect	  viscosity:	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  local	  microphysics	  (e.g.,	  specific	  atomic	  or	  molecular	  processes)	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  local	  or	  global	  turbulence	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  magne?c	  field	  strength	  and	  structure	  
	  	  	  	  	  	  -‐	  results	  show	  that	  the	  higher	  the	  viscosity,	  the	  larger	  is	  the	  radial	  velocity	  of	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  the	  inflowing	  gas;	  and	  the	  inward	  velocity	  is	  much	  less	  than	  the	  sound	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  speed	  (i.e.,	  the	  radial	  inflow	  is	  subsonic)	  



•  ADs:	  magnetorota?onal	  instability	  (MRI)	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  Rayleigh	  criteria	  for	  unmagne?zed	  rota?ng	  disks:	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  unstable	  if	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  ,	  which	  is	  experimentally	  confirmed	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  all	  astrophysical	  disks	  should	  be	  stable	  based	  on	  this	  criteria	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  include	  a	  ver?cal,	  well-‐coupled	  magne?c	  field	  and	  change	  the	  criteria	  

	  	  	  	  	  	  	  	  qualita?vely:	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  unstable	  if	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  all	  astrophysical	  disks	  should	  be	  unstable!	  –	  MRI	  (B:	  not	  too	  strong/weak)	  	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  resulted	  MHD	  turbulence:	  responsible	  for	  transport	  of	  angular	  momentum	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  MRI	  can	  amplify	  magne?c	  field	  

•  ADs:	  very	  complicated	  to	  find	  the	  exact	  solu?ons	  
	  	  	  	  	  	  -‐	  involve	  HD,	  MHD,	  viscosity,	  and	  MRI	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  resort	  to	  numerical	  simula?ons,	  s?ll	  extremely	  challenging	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  consider	  some	  simplified	  cases	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  e.g.,	  no	  magne?c	  field	  



•  Classifica?on	  of	  AGN	  disks	  and	  ADs	  in	  general:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  based	  on	  shape:	  thin,	  slim,	  and	  thick	  disks	  (depend	  on	  mass	  accre?on	  rate)	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  whether	  being	  op?cally	  thin	  or	  thick,	  depending	  on	  column	  density	  (or	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  surface	  density)	  and	  level	  of	  ioniza?on	  of	  the	  gas	  
	  	  	  	  	  	  	  	  *	  op?cal	  depth	  of	  AGN	  disks	  during	  fast	  accre?on	  is	  very	  large	  

•  Op?cally	  thick,	  geometrically	  thin	  ADs:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  receive	  most	  auen?on	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  easier	  to	  treat	  analy?cally	  and	  numerically	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  a	  full	  solu?on	  can	  be	  used	  to	  calculate	  the	  emergent	  disk	  spectrum	  and	  to	  
	  	  	  	  	  	  	  	  compare	  it	  with	  observa?ons	  

(Yuan	  &	  Narayan	  2014)	  

• 	  hot	  vs.	  cool	  
• 	  op?cally	  thin	  vs.	  thick	  
• 	  high	  vs.	  low	  accre?on	  rate	  





•  Such	  disks	  emit	  most	  of	  E	  in	  UV	  for	  AGNs,	  while	  X-‐rays	  for	  stellar	  BHs:	  ~M-‐1/4	  

•  Mul?-‐temperature	  blackbody	  emission:	  temperature~radius-‐3/4	  













Slim	  and	  thick	  accre5on	  disks	  

•  Larger	  accre?on	  rates	  can	  result	  in	  large	  op?cal	  depths	  and	  inefficient	  
emission	  since	  the	  accre?on	  (inflow)	  ?mescale	  can	  be	  shorter	  than	  the	  ?me	  
it	  takes	  for	  the	  radia?on	  to	  diffuse	  to	  the	  disk	  surface	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  photons	  created	  in	  radia?on-‐pressure-‐dominated	  regions	  of	  such	  disks	  are	  

	  	  	  	  	  	  	  	  trapped	  in	  the	  accre?on	  flow	  and	  advected	  to	  the	  BH	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  higher	  T	  leads	  to	  slim	  or	  thick	  ADs	  
	  	  	  	  	  	  -‐	  low	  radia?on	  efficiency	  with	  	  











Radia5vely	  inefficient	  accre5on	  flows	  

•  ADs	  with	  very	  low	  accre?on	  rates:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  much	  lower	  densi?es	  "	  cooling	  ?mescale	  >=	  or	  >>	  inflow	  ?mescale	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  extremes	  cases	  of	  very	  low	  density:	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  cooling	  very	  inefficient	  
	  	  	  	  	  	  	  	  *	  par?cles	  retain	  dissipated	  grav.	  energy	  for	  a	  long	  ?me	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  T	  rise	  to	  virial	  T	  (1e12K/r)	  and	  advected	  into	  BH	  without	  releasing	  E	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  called	  ADAFs:	  advec?on-‐dominated	  accre?on	  flows	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  a	  more	  general	  term:	  radia?vely	  inefficient	  accre?on	  flows	  (RIAFs)	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  ions	  and	  electrons	  can	  have	  very	  different	  T	  (T_ion	  >>	  T_e	  by	  ~2	  orders)	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  low	  density	  "	  less	  Coulomb	  collisions	  that	  share	  kine?c	  E	  	  	  	  	  	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  electrons	  are	  more	  efficient	  coolants	  

•  Addi?onal	  RIAFs:	  ADIOS	  (advec?on-‐dominated	  inflow	  ou{low	  solu?on)	  and	  
CDAF	  (convec?on-‐dominated	  accre?on	  flow)	  	  











three	  humps:	  syn.	  	  	  	  	  	  	  	  ICS	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  Brem.	  



•  Various	  complicated	  numerical	  simula?ons	  for	  hot	  ADs	  being	  carried	  out:	  	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  GRMHD	  simula?ons:	  B	  field	  configura?on	  and	  strength	  in	  three	  regions:	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  jet:	  -‐	  B	  strongest,	  quite	  ordered,	  large-‐scale	  poloidal	  B	  field	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  magne?c	  energy	  density	  >	  gas	  rest	  (mass)	  energy	  
	  	  	  	  	  	  	  	  *	  corona:	  -‐	  no	  significant	  difference	  btw	  corona	  T	  and	  disk	  T	  (unlike	  SSD)	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  B	  strong;	  less	  ordered,	  turbulent,	  toroidal	  B	  field	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  magne?c	  pressure	  ~	  gas	  pressure	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  main	  disk	  body:	  -‐	  B	  weak,	  very	  turbulent	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  magne?c	  pressure	  ~	  0.1*gas	  pressure	  	  



•  When	  RIAFs	  involve	  mass	  loss	  through	  winds/ou{lows:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  a	  large	  frac?on	  of	  grav.	  E	  of	  inflowing	  gas	  converted	  to	  kine?c	  E	  of	  wind	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  such	  wind	  can	  leave	  BH	  on	  a	  short	  ?mescale,	  and	  move	  through	  galac?c	  

	  	  	  	  	  	  	  	  ISM	  or	  perhaps	  even	  IGM	  in	  a	  cluster	  of	  galaxies,	  delivering	  much	  of	  its	  	  
	  	  	  	  	  	  	  	  kine?c	  E	  to	  the	  surrounding	  gas	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  some?mes	  this	  surrounding	  gas	  heated	  to	  emit	  X-‐ray,	  so	  can	  measure	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  L_X	  to	  es?mate	  the	  kine?c	  E	  of	  the	  ou{low	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  some	  well-‐documented	  cases:	  dEK/dt	  >	  Lbol	  

•  AGN	  modes:	  
	  	  	  	  	  	  -‐	  radia?ve/AGN/QSO	  mode:	  radia?on-‐dominated	  processes,	  high	  L/LEdd	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  radio	  mode:	  most	  of	  the	  released	  E	  is	  kine?c	  E,	  low	  L/LEdd,	  observa?ons	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  show	  that	  such	  flows	  o}en	  associated	  with	  powerful	  radio	  jets	  



(Proga, Stone & Drew 1998, 1999) 



•  Brief	  summary:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  Accre?on	  rate:	  Slim>SSD>LHAF>ADAF	  (holds	  the	  key)	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  Temperature:	  ADAF~LHAF>>Slim>SSD	  (hot:	  virial	  T	  1e12K/r;	  cold:	  1e6-‐7	  K)	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  Thickness:	  ADAF	  (like	  spherical)~LHAF>Slim>SSD	  
	  	  	  	  	  	  -‐	  Surface	  density:	  Slim>SSD>LHAF>ADAF	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  Radia?on	  efficiency:	  SSD>Slim>LHAF>ADAF	  	  

(Yuan	  &	  Narayan	  2014)	  



Broad line region 



The	  broad-‐line	  region	  
•  Broad-‐emission-‐line	  region	  (BELR)	  or	  broad-‐line	  region	  (BLR):	  a	  typical	  case	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  large-‐column-‐density	  (~1e23	  cm-‐2),	  high-‐density	  (~1e10	  cm-‐3)	  clouds	  at	  a	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  loca?on	  of	  ~0.1-‐1	  pc	  from	  BH	  centered	  at	  a	  luminous	  AGN	  with	  L/LEdd~0.1	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  assume	  that	  clouds	  can	  survive	  over	  many	  dynamical	  ?mes	  because	  they	  are	  
	  	  	  	  	  	  	  	  confined	  or	  extensions	  of	  large	  self-‐gravita?ng	  bodies	  such	  as	  stars	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  clouds	  with	  large	  enough	  column	  densi?es	  are	  bound	  because	  gravity	  

	  	  	  	  	  	  	  	  completely	  dominates	  over	  radia?on	  pressure	  force	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  typical	  Keplerian	  velocity	  at	  this	  loca?on:	  ~3000	  km/s,	  reflected	  in	  line	  widths	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  assume	  a	  global	  covering	  factor	  of	  ~0.1-‐0.2,	  so	  neglect	  effect	  of	  radia?on	  	  
	  	  	  	  	  	  	  	  emiued	  by	  one	  cloud	  on	  its	  neighbors	  

	  	  	  	  	  	  "	  the	  above	  physical	  proper?es	  result	  in	  Uhydrogen~0.01	  and	  T~1e4	  K	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  only	  illuminated	  surfaces	  of	  clouds	  are	  highly	  ionized	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  a	  big	  part	  of	  such	  clouds	  at	  this	  loca?on	  must	  be	  partly	  neutral	  since	  only	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  X-‐ray	  photons	  can	  penetrate	  beyond	  ~1e22	  cm-‐2	  
	  	  	  	  	  	  	  	  *	  observed	  EWs	  of	  strongest	  lines	  depend	  on	  emissivity	  and	  covering	  factor,	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  being	  of	  order	  10-‐100A	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  extremely	  weak	  absorp?on	  lines	  expected	  due	  to	  small	  covering	  factor	  



•  How	  many	  high-‐density	  clouds	  required	  to	  produce	  observed	  broad-‐line	  
profiles?	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  given	  the	  gas	  velocity,	  and	  individual	  confined	  clouds	  likely	  emiZng	  lines	  of	  

	  	  	  	  	  	  	  	  ~10	  km/s	  (the	  sound	  speed	  in	  the	  gas)	  "	  clouds	  of	  order	  of	  1e6-‐1e8	  are	  

	  	  	  	  	  	  	  	  required	  to	  produce	  symmetrical	  smooth	  profiles	  observed	  in	  many	  cases	  
	  	  	  	  	  	  -‐	  raise	  serious	  ques?ons	  about	  forma?on	  and	  destruc?on	  of	  clouds	  and	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  possible	  collisions	  between	  them	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  a	  possible	  way	  out:	  invoke	  internal	  turbulent	  mo?on	  exceeding	  sound	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  speed	  by	  an	  order	  of	  magnitude	  or	  more	  "	  much	  broader	  single-‐cloud	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  profiles,	  alleviate	  some	  of	  the	  difficul?es	  
	  	  	  	  	  	  	  	  *	  a	  special	  geometry	  and	  ordered	  mo?on	  of	  clouds	  can	  also	  help,	  e.g.,	  a	  flat	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  rota?ng	  disklike	  configura?on	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  all	  these	  ideas	  need	  to	  be	  jus?fied	  observa?onally	  and	  theore?cally	  





Broad-‐emission-‐line	  profiles	  

•  Line	  profile	  measurements:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  emission-‐line	  widths/profiles	  can	  differ	  substan?ally	  from	  source	  to	  source	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  but	  there	  are	  some	  general	  trends	  that	  are	  apparent	  in	  most	  type	  I	  sources	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  lines	  of	  more	  ionized	  species	  tend	  to	  be	  broader:	  consistent	  with	  a	  	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  stra?fied,	  gravita?onally	  bound	  BLR	  with	  higher	  mean	  ioniza?on	  parameter	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  at	  small	  distances	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  some	  emission	  lines	  (e.g.,	  CIV)	  show	  lower	  	  average	  EWs	  as	  L	  increases;	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  known	  as	  the	  “Baldwin	  effect”	  	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  emission-‐line	  profiles:	  best	  indicators	  of	  gas	  kinema?cs	  in	  BLR	  and	  NLR	  
	  	  	  	  	  	  	  	  *	  numerous	  line	  and	  con?nuum	  processes	  "	  full,	  coupled	  solu?on	  of	  gas	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  distribu?on,	  mo?on,	  and	  emission	  across	  BLR	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  but	  such	  solu?ons	  not	  available	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  line	  fiZng	  by	  simple	  kinema?cal	  models	  gives	  degenerate	  results	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  model	  parameters	  are	  not	  linked	  directly	  to	  ordered	  mo?on	  of	  BLR	  gas	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  -‐	  almost	  all	  observed	  profiles	  are	  consistent	  with	  randomly	  oriented	  orbits	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  in	  a	  gravita?onally	  bound	  cloud	  system	  	  



•  A	  small	  number	  of	  well-‐observed	  sources:	  unique	  double-‐peak	  line	  profiles	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  most	  are	  Halpha,	  some?mes	  Hbeta,	  and	  few	  MgII	  lines	  	  	  	  	  	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  most	  are	  radio-‐loud	  AGNs	  seen	  at	  a	  rela?vely	  large	  inclina?on	  angle	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  frac?on	  of	  broad,	  double-‐peak	  emission-‐line	  AGNs	  is	  very	  small	  (much	  below	  
	  	  	  	  	  	  	  	  10%);	  but	  similar,	  more	  smooth	  profiles	  can	  be	  due	  to	  some	  emissivity	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  pauerns	  across	  a	  flat	  inclined	  disk	  –	  such	  sources	  can	  be	  more	  numerous	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  currently	  no	  complete	  models	  to	  explain	  all	  line	  intensi?es,	  profiles,	  variability	  
(double-‐peaked	  Halpha	  lines;	  Eracleous	  &	  Halpern	  2003)	  





Eigenvector	  1	  
•  Several	  well-‐established	  correla?ons	  in	  type	  I	  AGNs	  appear	  under	  the	  name	  

“eigenvector	  1”:	  first	  found	  by	  PCA	  of	  low-‐z	  AGN	  spectra	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  first	  principal	  component	  (PC1/eigenvector	  1):	  has	  the	  largest	  possible	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  variance	  (i.e.,	  accounts	  for	  as	  much	  of	  the	  variability	  in	  the	  data	  as	  possible)	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  e.g.,	  the	  largest	  amount	  of	  variance	  (eigenvector	  1)	  is	  caused	  by	  strengths	  of	  
	  	  	  	  	  	  	  	  the	  FeII	  and	  [OIII]	  lines	  which	  are	  strongly	  an?correlated	  

(Boroson	  &	  Green	  1992)	  



type	  A	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  vs.	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  type	  B	  

(Boroson	  &	  Green	  1992)	  





Emission-‐line	  variability	  and	  	  
reverbera5on	  mapping	  

•  Op?cal-‐UV	  con?nuum	  L	  and	  broad	  emission-‐line	  varia?ons	  in	  all	  type	  I	  AGNs:	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  can	  be	  observed	  given	  long	  enough	  ?me	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  strongly	  correlated	  line	  and	  con?nuum	  varia?ons	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  line	  L	  change	  follows	  con?nuum	  L	  change:	  strongest,	  clearest	  evidence	  that	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  src.	  of	  ioniza?on	  and	  hea?ng	  of	  BLR	  gas	  is	  the	  central	  ionizing	  con?nuum	  

	  	  	  	  	  	  	  	  *	  ?me	  lag	  btw	  con?nuum	  and	  line	  varia?on	  "	  simple	  es?mate	  of	  BLR	  size	  

	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  (light	  travel	  ?me),	  which	  is	  L	  dependent	  and	  ~5-‐500	  light	  days	  

	  	  	  	  	  	  	  	  [narrow	  lines	  do	  not	  vary	  on	  short	  ?mescales,	  indica?ng	  they	  are	  from	  a	  	  

	  	  	  	  	  	  	  	  much	  larger	  region]	  
•  reverbera?on	  mapping	  (RM):	  several	  big	  campaigns	  follow	  such	  varia?ons	  over	  

months	  and	  years	  to	  obtain	  info	  of	  gas	  &	  ioniza?on	  distribu?on,	  gas	  kinema?cs	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  idea:	  ?me-‐delayed,	  Doppler-‐shi}ed	  response	  of	  a	  system	  to	  a	  known	  input	  

	  	  	  	  	  	  	  	  signal	  can	  be	  used	  to	  infer	  structure	  and	  kinema?cs	  of	  the	  responding	  system	  

	  	  	  	  	  	  -‐	  by	  means	  of	  transfer	  func?on:	  describe	  the	  response	  of	  the	  line	  light	  curve	  

	  	  	  	  	  	  	  	  upon	  the	  con?nuum	  light	  curve	  

















• 	  common	  assump?on:	  the	  system	  is	  virialized	  and	  individual	  clouds	  are	  moving	  in	  their	  	  
	  	  	  own	  Keplerian	  orbits	  not	  necessarily	  with	  the	  same	  inclina?on	  and	  eccentricity	  









The end 


