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A matemdtica € a unica linguagem que temos em comum com a natureza.

(Stephan Hawking)

A fisica é complicada demais para ser deizada para os fisicos.
(David Hilbert)

Os buracos negros sao os unicos lugares do universo onde

a teoria da relatividade mostra todo o seu poder e sua gloria.

(Freeman Dyson)

Adquiri um respeito enorme pela matemdtica, cujos aspectos mais sutis
até agora considerei, em minha ignorancia, apenas um luxo.
(Albert Einstein)



Resumo

Os buracos negros sao objetos astrofisicos oriundos de processos gravitacionais intensos e
que, muitas vezes, estao presentes em fendmenos envolvendo energias extremas. O objetivo
deste trabalho é explorar as principais propriedades dos buracos negros e sua relagdo com
o processo de acre¢ao, que constitui um dos mecanismos mais eficientes de conversao de
matéria em energia. Apresentamos a fonte de energia e a dindmica interna das estrelas, sua
evolugao e a formagao dos objetos compactos. Investigamos os aspectos gerais dos buracos
negros a partir da mecanica newtoniana e da relatividade geral, bem como estudamos o
comportamento de uma particula orbitando um buraco negro de Schwarzschild e de Kerr.
Depois descrevemos o processo de acrecao com simetria esférica e em discos, explorando
suas caracteristicas e relagoes com os nicleos ativos de galaxias (AGNs) e com os jatos.
Através de nossos modelos estimamos as luminosidades nos discos de acrecao em buracos
negros estelares e em supermassivos, bem como a poténcia dos jatos, e comparamos
os resultados com os dados observacionais. Os resultados apontam que o fenémeno da
acregao consegue produzir a energia necessaria para explicar a luminosidade dos AGNs e
a poténcia dos jatos, com excecao dos picos mais energéticos, desde que os buracos negros

tenham matéria disponivel e suficiente para acretar.

Palavras-chave: Relatividade Geral. Buracos Negros. Acrecao. AGNs. Jatos.



Abstract

Black holes are astrophysical objects arising from intense gravitational processes that are
often present in phenomena involving extreme energies. The objective of this work is
to explore the main properties of black holes and their relationship with the accretion
process, which is one of the most efficient mechanisms for converting matter into energy.
We present the energy source and internal dynamics of stars, their evolution and the
formation of compact objects. We investigate the general aspects of black holes from
Newtonian mechanics and general relativity, as well as study the behavior of a particle
orbiting a Schwarzschild and Kerr black hole. We then describe the accretion process
with spherical symmetry and in disks, exploring their characteristics and relationships
with active nuclei of galaxies (AGNs) and with jets. Through our models we estimate
the luminosities in stellar and supermassive black holes, as well as the power of the jets,
and compare the results with observational data. The results show that the accretion
phenomenon is able to produce the energy necessary to explain the luminosity of the
AGNs and the power of the jets, with the exception of the more energetic peaks, as long

as the black holes have sufficient material available to accrete.

Keywords: General Relativity. Black Holes. Accretion. AGNs. Jets.
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Introducao

As forgas gravitacionais extremas que atuam nas proximidades de um buraco
negro (BN) fornecem uma oportunidade tinica para estudar as propriedades do fenémeno
de acrecao. Este trabalho tem como objetivo apresentar as principais caracteristicas
dos BNs e sua participagdo no processo de acre¢do, que consiste na transformacao da
energia potencial gravitacional em energia eletromagnética. E uma revisao bibliografica do
assunto, onde abordamos os aspectos teéricos e comparamos com os dados observacionais
recentes.

Ao estudar as propriedades dos BNs objetivamos descrever as geodésicas no seu
entorno, com o intuito de estimar os valores maximos do rendimento no processo de
acrecao. Apos isso apresentamos as principais descobertas e contribui¢des no estudo da
acrecao em BNs, enfatizando as energias méximas envolvidas nos processos. O trabalho
utiliza uma linguagem matematica nao-tensorial e o seu desenvolvimento é detalhado,
podendo servir como um texto introdutoério ao tema para professores e alunos de graduacao
nas areas de Fisica, Matematica e Astronomia.

No capitulo 1 descrevemos a dinamica e a evolucao estelar, enfatizando o analogo
newtoniano de um BN. Na sequéncia analisamos as possiveis trajetorias de particulas em
torno de um BN, pelo problema da forga central.

Uma abordagem dos BNs do ponto de vista da teoria da relatividade geral é
realizada no capitulo 2, onde discutimos as solu¢oes de Schwarzschild e de Kerr, bem
como estudamos as suas geodésicas. E importante conhecer e descrever as érbitas das
particulas ao redor de um BN pois a matéria acretada seguird essas trajetérias. Além
disso apresentamos alguns dados atuais sobre a detecgao e propriedades dos BNs.

A acregao consiste no acimulo de matéria em um objeto astronémico massivo, por
sua atuacao gravitacional nas redondezas. Os planetas, as estrelas, as galaxias, etc., sao
formados através dele. Neste trabalho nos restringiremos em estimar as energias irradiadas
enquanto a matéria é atraida e espirala em torno de BNs. No capitulo 3 descrevemos a
acrecao com simetria esférica e no capitulo 4 abordamos a acrecao em discos. A acre¢ao
esférica ¢ um modelo mais simples mas, como a maioria dos BNs possui momento angular,
é concebivel que, se existir matéria nas redondezas, eles estejam envolvidos por discos, o
qual se aquece devido a viscosidade e emite radiagao.

No capitulo 5 exploramos os nucleos de galdxias ativas (AGNs), onde um BN

supermassivo acreta gas e estrelas do nucleo da galaxia, emitindo altas luminosidades.
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Descrevemos também como sao formados os jatos, que consistem na ejecdo de matéria
pelo eixo de simetria, através da interagao do campo magnético nos discos de acre¢ao com
as particulas carregadas nele presentes. Fizemos estimativas da luminosidade dos AGNs

e da poténcia dos jatos, comparando-os com dados observacionais.
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Capitulo 1

Evolucao Estelar e Buracos Negros

Newtonianos

As estrelas apresentam um ciclo de vida e uma dindmica complexa para a pro-
dugao de energia. Um dos possiveis destinos de uma estrela é se transformar num buraco
negro (BN). Neste capitulo descreveremos como as estrelas produzem energia, como elas
evoluem e morrem. Os destinos finais das estrelas apresentam carogos compactos, entre
os quais os chamados BNs. Apresentaremos como surgiu a ideia desse objeto e quais as

orbitas newtonianas de uma particula orbitando um BN.

1.1 Fonte de Energia Estelar

O que faz com que o Sol brilhe? Como as estrelas produzem a energia? No
século XVII determinou-se a distancia entre a Terra e o Sol, possibilitando o calculo da
sua luminosidade com precisao. No século XIX os cientistas ja sabiam que a energia que
mantinha o Sol ativo nao era oriunda da combustdo de material fossil, pois ela poderia

fazer isso por apenas poucos milhares de anos.

1.1.1 Energia Gravitacional

Em 1854 o fisico alemao Hermann Helmholtz propds que a energia luminosa do
Sol tinha origem gravitacional. Quando o gas que o compunha caia em dire¢ao ao seu
centro, a energia potencial gravitacional era transformada em energia térmica, irradiando
para o espago [1].

Quando a energia potencial gravitacional U diminui, devido a contragao, aumenta
a energia cinética das particulas dentro da estrela, ou seja, aumenta a sua energia interna
E;. A energia total F é dada por F = U + E;. De acordo com o teorema do Virial,
aplicado a gases perfeitos, a energia total é a metade da energia potencial gravitacional,
U+ E; = U/2, de onde vem E; = —U/2. Dessa forma, quando a estrela se contrai,

metade da energia é usada para aumentar a sua temperatura e a outra parte é liberada
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na forma de radiacdo F,.q. A energia a ser irradiada é oriunda da diminuicao da sua

energia gravitacional, de modo que

U
Erad:—g. (11)

Para uma estrela de massa M e raio R, U ~ —GM?/R e a energia maxima que pode ser

irradiada é
GM?

2R’
onde G é a constante gravitacional. O valor de E.,q do Sol é ~ 10%¥erg, sendo que
1J=1x10"erg [1, 2.

A producgao de energia através da contracdo gravitacional foi uma explicacdo

Erag ~ (1.2)

satisfatéria para a época. No entanto, descobriu-se posteriormente que a idade da Terra
era bem maior do que o tempo que o Sol poderia ter permanecido ativo com a mesma
luminosidade, estimado em cerca de 30 milhdes de anos. Isso significava que o estoque de
energia seria insuficiente. No século XX descartou-se essa fonte energética e descobriu-se
a fusao nuclear [1].

Mesmo nao sendo a fonte energética principal das estrelas, a energia resultante
da contracao gravitacional é um processo importante na formagao estelar, quando ainda

nao ocorre a fusao nuclear [2].

1.1.2 Fusao Nuclear

Em 1920 o astrofisico inglés Arthur Eddington especulou que a energia das estrelas
era de origem subatomica. Ele considerou o que é hoje a fusao nuclear de atomos de
Hidrogénio (H) em Hélio (He). Eddington propos também o aniquilamento do préton
com o elétron como fonte de energia, mas sabemos que esse ultimo processo nao ocorre
[2].

A fusdo nuclear era vidvel do ponto de vista energético, mas classicamente a
repulsao elétrica entre os dois ions de H tornava isso impossivel na temperatura do centro
do Sol. Somente na década de 1930 a fusdo nuclear foi aceita como processo gerador de
energia nas estrelas. Em 1938 Hans Bethe e, independentemente, Carl F. von Weizsécher,
explicaram os diferentes ciclos de fusao nas estrelas, sendo que, no centro do Sol, a fusao
era possivel devido ao fendmeno quantico do tunelamento. O ciclo dominante no Sol é
o proton-préton, representado pela equagao 4 {H — 3He + 2¢™ + 2v, + v, onde quatro
atomos de 'H se fundem e produzem um atomo de *He mais um pésitron, um antineutrino
do elétron e um féton [3], 4. 1].

O H ¢é o elemento mais abundante do universo e apresenta-se majoritariamente na
forma de plasma. As estrelas passam a maior parte de suas vidas na sequéncia principal,
convertendo H em He. Dependendo da massa, a estrela pode alcancar temperaturas

maiores, sintetizando elementos mais pesados. Estrelas mais pesadas possuem uma vida
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mais breve que as mais leves, pois queimam mais rapidamente o seu combustivel nuclear
[2].

Sabe-se atualmente que, a cada segundo o Sol transforma 600 milhoes de tonela-
das de H em He e, destas, quatro milhoes de toneladas sao convertidas em radiacao. O
potencial total do Sol é de 2 x 1052 erg e, queimando nesse ritmo, poderd brilhar durante
100 bilhoes de anos [1].

1.1.3 Luminosidade

O fluxo de energia H de uma estrela é dado por H = ¢T*, onde o é a constante
de Stephan-Boltzmann e T' é a sua temperatura efetiva. A temperatura efetiva é a tem-
peratura de um corpo negro que emite a mesma quantidade de energia eletromagnética
por unidade de drea e por unidade de tempo que a estrela |2, [4].

A luminosidade L, é a quantidade de energia irradiada por unidade de tempo em

todas as diregoes. Para uma estrela esférica de raio R, o valor de L é dado por

dE
L, = — = 4rR*T". (1.3)

dt
Quanto maior é a luminosidade de uma estrela, mais ela pressiona os gases para fora e
maior € o seu raioE]. Consequentemente, menor ¢ a forca da gravidade superficial e menor
é a pressao atmosférica. Préoxima ao equilibrio termodinamico uma estrela irradia como

um corpo negro e sua luminosidade é dada pela eq. (1.3)) [1, 2, [4].

1.2 Dinamica Interna de uma Estrela

As condigoes de equilibrio interno de uma estrela dependem da distribuicao de
massa, da pressao do gas, da producao e do transporte de energia. Essas condigoes sao

regidas por equacgoes diferenciais, as quais serdo descritas a seguir.

1.2.1 Equilibrio Hidrostatico

Uma das condigoes para a estrela ser estavel é ela estar em equilibrio hidrostatico:
a resultante das forcas atuando num elemento de volume no seu interior deve ser nula. A
forca da gravidade puxa a massa estelar para o seu centro e a pressao do gas contrabalanca
essa forga, empurrando para fora [2, [3].

Considere um elemento de volume cilindrico de se¢ao transversal dA e compri-

mento dr, a uma distancia r do centro de uma estrela de massa M. A forga de pressao

lEstima-se que os raios das estrelas variem entre 1072Rg e 1073 Ry, e suas luminosidades entre
107*Le e 10M5L ), onde Re = 6,9634 x 108m é o raio e Le = 3,8 x 1033 erg/s a luminosidade do Sol,
respectivamente [2].
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dFp sobre esse elemento é a diferenca entre as forcas de pressao nas paredes interna e

externa, de acordo com a relagao

dP
dFp = ———dAdr, 1.4
= (1.4
onde P ¢ a pressao. O sinal negativo esta presente porque a forca aponta para o centro da
estrela. Sendo dm = pdAdr a massa desse elemento de volume, onde p é a sua densidade,

a forca gravitacional sobre ele é dada por

GM
onde GG ¢é a constante gravitacional. Igualando as duas forgas (egs. e , obtém-se a
equacao do equilibrio hidrostatico

P GM

= o) g (16)

que é valida para uma distribuicao esférica simétrica de matéria nao relativistica. A

pressdo num ponto localizado a uma distancia r do centro é dada por [2, [4, 3]

P(r) = —GM /OR p?(f;) dr. (1.7)

1.2.2 Equilibrio Térmico

Toda a energia produzida pela estrela é carregada para a superficie e irradiada
para o exterior. A equacao da conservacao da energia representa a quantidade de energia

liberada pela estrela por unidade de area e tempo,

dL
dirr = drr’ep(r), (1.8)

onde € ¢ o coeficiente de producao de energia, ou seja, a energia liberada por processos
nucleares por unidade de massa [3].

No interior da estrela a perda de energia na superficie por radiacao L é com-
pensada pela liberacao de energia por processos nucleares. Nas fases normais, onde as

mudancas do fluxo de energia L, sdo lentas, a energia total pode ser calculada a partir

da eq. (1.8) como [2]
R
L, = 47T5/ p(r)r? dr. (1.9)
0

As estrelas tentam manter a estabilidade através da fusdo nuclear. A pressao

exercida pelo gés e pela radiacao contrabalanga a forca gravitacional.

1.2.3 Transporte Radiativo

O fluxo de energia é determinado pelos mecanismos de transporte (condugao,

convecgao ou radiagdo), sendo causado, principalmente pelo gradiente de temperatura.
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Seja K o coeficiente de absorcao de energia por unidade de massa. O termo K pdl
é a opacidade, ou seja, a fracdo de energia do feixe absorvida ao atravessar a distancia
dl. Considere I(r,0) a intensidade da radiacdo, energia por unidade de area e tempo, e
por unidade de angulo sélido €2 a uma distancia r do centro da estrela e em uma direcao
inclinada de um angulo 6 do raio vetor. Sendo j a energia total por unidade de massa e

tempo, tem-se que a equagao basica do transporte radioativo é [2]

ol 0l sin @ Jp
Ecos@—% " +IKP_E

= 0. (1.10)

O fluxo ¢é a energia por unidade de area e por unidade de tempo em todas as

diregoes, sendo definido por

= /IcostQ. (1.11)

Seja H a quantidade de energia cruzando a area dA, por unidade de tempo e

3

numa dire¢do f, em um segundo a radiagao ocupard um volume de ccm”, onde ¢ é a

velocidade da luz. Tem-se, entao, que a densidade de energia é dada por

HdAdl
= I dS). 1.12
u(r) ccosOdAdl / (1.12)

A energia que cruza a area dA num intervalo de tempo dt é I cos0dS2dt. Sendo
o numero de fétons obtido pela energia total dividida pela energia de cada féton, e o
momento de cada féton dado por p = hv/c, a pressdao exercida sobre a drea normal na

direcao cosf é dada por

I cos 0dA’dQddt hv cos 0dA

F(r) = h ¢ dA

1
= —/ICOSQQdQ, (1.13)
c

onde dA’ e dt sdo unitédrios, h é a constante de Planck e v a frequéncia da radiacio.

A partir da equagao de transporte radiativo ((1.10)) e das relagoes (1.11)), (1.12]) e
(1.13)), encontram-se que

11
P.=_—u=_—oT* (1.14)
373
) doc T* dT
H =2 % (1.15)
3 Kpdr

Sendo a luminosidade dada por (a partir de
L, = 4mr*H,, (1.16)

substituindo a eq. (|1.16)) na eq. (1.15)) obtém-se a equagdo bésica de equilibrio radiativo
2]
ar 3KpL,

—_———— 1.17
dr 16wocr?Ts ( )
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1.2.4 Limite de Eddington

A Luminosidade de Eddington ou Limite de Eddington é um conceito formulado
em 1926 por Arthur Eddington e corresponde a luminosidade maxima tedrica emitida por
uma estrela em equilibrio. O desenvolvimento a seguir serd baseado nas referéncias [4, 2].

Considere uma particula carregada na superficie de uma estrela sujeita a acao da
gravidade e do fluxo radiativo. A particula ficard ligada a estrela somente se a forca gravi-
tacional for maior que a forca radiativa. Se a radiacao fosse mais intensa que esse limite,
ela superaria a forca da gravidade, ejetaria a matéria para o espago e desestabilizaria a
estrela. Na igualdade entre essas forcas tem-se a maior luminosidade possivel.

Nos interiores estelares a pressao da radiagao é importante somente quando a
temperatura ¢ bastante alta, pois ocorre a ionizacao total dos atomos. Para estrelas de
grande massa a pressao de radiacao ¢ muito superior a pressao do gas: FPaq > Pyss.

No equilibrio, a pressao da radiacao é igual a pressao do géas devido a forca da
gravidade local. Sendo g a aceleracio da gravidade local dada por g = GM/r?, onde r é
a distancia do centro da estrela de massa M, pela equacao do equilibrio hidrostatico ({1.6|)

vem que
P,

= — . 1.18

B r)o() (1.18)

O equilibrio radiativo é dado pela eq. (1.17) e a pressdo da radiacdo pela eq. ([1.14]).

Derivando a eq. (1.14)) em relagdo a r (sendo T dependente de 7) e levando em (|1.17)),

vem que

Arer? dP,
Kp dr-

Para altas temperaturas a opacidade ¢ dominada pelo espalhamento de elétrons.

L, =

(1.19)

Desse modo, substituimos K por kr, sendo esta, para o hidrogénio ionizado, dada por
kr = or/m,, onde or é a segao de choque de Thomson (6,7 x 107 m?) e m,, a massa
do proton. Levando a eq. (1.18]) na eq. (1.19) obtém-se a luminosidade de Eddington,

que representa a maior luminosidade que uma estrela de massa M pode emitir e estar em

equilibrio:
ArGM
Lpga = ———"C, (1.20)
or
Em relacao a massa do Sol, uma estrela de massa M possui Lggqq dada porﬂ
2 [ M M
Lpaa = 1,26 x 10 <M®> J/s = 1,26 x 10°® <M®> erg/s. (1.21)

Uma luminosidade L, > Lgqq é chamada de Super-Eddington e esta associada a

eventos transitorios de ejecao de matéria, como nas supernovas.

2A massa M de uma estrela ou objeto astronémico, serd dada em funcio da massa do Sol M), sendo
Mg = 1,9887973 x 1030 kg [2].
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1.3 Evolucao Estelar

As estrelas nascem a partir de uma nuvem de gas e poeira. As flutuagoes de
densidade produzirao centros de atracao gravitacional, gerando aglomerados de matéria
e, sob certas circunstancias, estrelas. Apds formadas, o destino das estrelas depende
basicamente de suas massas e se sdo isoladas ou nao. Se a estrela estiver isolada, sua
evolugao depende apenas de sua massa. No entanto, se ela fizer parte de um sistema
binarid®| ou multiplo, sua evolugao depende tanto de sua massa quanto da separacio entre
os astros constituintes do sistema e de suas massas.

Nesta secao serao enfatizados os chamados objetos compactos, que sao residuos de
estrelas em que a densidade da matéria é muito maior que a matéria ordinéria (comum).
Como exemplo podem-se citar as anas brancas, as estrelas de néutrons e os BNs. O estudo

da fisica desses objetos tem se tornado uma area de fronteira da fisica nas ultimas décadas

[5].

1.3.1 Anas Marrons

Se a massa do aglomerado gasoso for M < 0,08 M, nao se forma uma estrela, ou
seja, nao consegue-se iniciar o processo de fusao do H. Essas protoestrelas sao denominadas
anas-marrons, brilham muito fracamente e sao dificeis de serem detectadas. O limite

minimo de uma and-marrom ¢é cerca de 0,015 M, [3| 2].

1.3.2 Anas Brancas

Se a massa M da estrela for M < 0,8 M), ela consegue fundir apenas o H e
termina a sua vida como uma ana branca de He. Se 0,8 My < M < 10 M ela torna-se
gigante, supergigante e ejeta a maior parte da massa, formando uma nebulosa planetaria.
O carogo restante resfria e se contrai, transformando-se numa ana branca de carbono ou
oxigénio. A contracao da ana branca segue até ocorrer a repulsao de degenerescéncia dos
elétronsﬂ Apesar de nao existirem mais rea¢oes nucleares no seu centro, as anas brancas
continuam emitindo radiacao, sendo que esta vem da energia acumulada nas reacoes de
fusdo do passado (energia f6ssil). Estes objetos vao esfriando lentamente, transformando-
se numa and negra| [2].

A maioria das estrelas existentes no universo é de baixa massa, de modo que a
grande parte se transformara em anas brancas. O raio de uma ana branca é de cerca
de 10.000km e sua massa ¢ menor que 1,4 Mg, sendo este valor denominado limite de

Chandrashekar. Sua densidade é cerca de 1 milhdo de vezes maior que a densidade do

Sol [2].

3Um sistema binario é formado por duas estrelas que orbitam uma ao redor da outra.

4Num estado degenerado todos os elétrons ocupam os niveis mais baixos de energia. Sendo férmions,
os elétrons respeitam o Principio de Exclusao de Pauli.

50 tempo para uma and branca se transformar numa an negra é da ordem da idade do universo.
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A primeira ana-branca descoberta foi Sirius B, companheira de Sirius, em 1862.
Sua alta densidade foi confirmada em 1925 através da analise do espectro eletromagnético,

resultante do efeito Doppler gravitacional |2, [3].

1.3.3 Estrelas de Néutrons

As estrelas de néutrons foram concebidas pelo fisico russo Lev Landau na década
de 1930 e detectadas em 1967 sob a forma de pulsares. Se 10 M, < M < 25 My, apés
sair da sequéncia principal a estrela torna-se gigante, supergigante, ejeta a maior parte da
matéria numa explosao de supernova e o carogo restante torna-se uma estrela de néutrons
4, 2, 3].

Durante o colapso do carogo a pressao gravitacional faz com que os elétrons
se combinem com os prétons, formando néutrons. Com isso os nucleos desaparecem e
ocorre a neutronizacao da matéria. A pressao que equilibra a forca gravitacional deve-se
a pressao de degenerescéncia dos néutrons. O limite superior para a massa de uma estrela
de néutrons ¢ de 3 My, sendo este o chamado Limite Causal [4].

As estrelas de néutrons possuem raios de poucos quildmetros e densidade da
ordem do ntcleo atdémico (104 g/cm?®), o que equivale a um valor 10 trilhdes de vezes
maior que a densidade do Sol. Elas nao possuem massa tnica, pois depende se a estrela
estd isolada ou participa de um sistema bindario, se acreta ou ndo material. As massas das
estrelas de néutrons situam-se, em sua maioria, entre 1,3 Mg e 1,8 M, e possuem raio de
cerca de 10km [IJ.

Os pulsares sao estrelas de néutrons que emitem pulsos de radiacao eletromagné-
tica, especialmente na faixa de ondas de radio. Devido a existéncia de um intenso campo
magnético, a medida que gira ele induz um campo elétrico na sua superficie, arrancando
particulas carregadas (especialmente elétrons), as quais sao aceleradas e acabam emitindo
radiagdo sincrotron em um feixe estreito, direcionada pelos cones dos polos. Se, durante
o giro o eixo do campo magnético ficar na nossa linha de visada, veremos um pulso de
radiagdo eletromagnética, como um farol. Os pulsares perdem energia ao rotacionarem
e se transformam em estrelas de néutrons normais. As estrelas de néutrons apresentam

baixa luminosidade no visivel e algumas delas giram a mais de 700 Hz [3], [5].

1.3.4 Buracos Negros

E se o caroco restante da explosao da supernova tiver uma massa maior que
3 M7 Neste caso ele colapsa de modo a formar um BN. Isso acontece se a massa M da
estrela inicial for 25 M, < M < 120 M. Modelos computacionais tedricos apontam um
limite de massa para as estrelas em cerca de 120 M. Estrelas com massa M > 120 M,
ejetam parte da massa logo no inicio de sua vida devido a pressao da radiagao, evoluindo
posteriormente como uma estrela de menor massa. No entanto, algumas estrelas massivas

observadas possuem massa em torno de 150 M, o que obrigara uma revisao dos modelos
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tedricos [3| 2].

O BN é um objeto astrofisico que nao emite radiagao eletromagnética, pois, devido
a sua alta compacidade, nem a luz consegue escapar do seu interior. Apesar de inicialmente
exo6tico, ele é caracterizado apenas por trés grandezas fisicas: massa M, carga elétrica @)

e momento angular J.

1.3.5 Tipos de Buracos Negros

Quanto as suas massas podem-se classificar os BNs da seguinte forma: estelares,

intermedidrios, supermassivos e primordiais [6, [7, 2].

e Estelares: Sao oriundos de estrelas de alta massa apds passarem pelo estdgio evolu-

tivo, como descrito anteriormente, e apresentam massas entre 3 e 25 M.

e Intermedidrios: Possuem massas entre 10? e 103 M, e tenham sido formados pela
fusao de estrelas ou de BNs estelares. Os primeiros BNs dessa categoria foram
dectados em 2019 no LIGO (Laser Interferometer Gravitational Wave Observatory

ou Observatorio de Ondas Gravitacionais por Interferometro Laser) [g].

e Supermassivos: Encontram-se no centro da maioria, se nao de todas, as galaxias e
possuem massas entre 10% e 101 M. Nao se sabe ao certo como se formam, podendo

ser oriundos da fusao de BNs menores ou do colapso de uma nuvem gigante de gas.

e Primordiais: Foram formados nos primeiros instantes do universo, devido a alta

densidade de matéria presente. Teriam massas entre 10~%kg e 10° M.

Atualmente ha um conhecimento maior sobre os BNs estelares e os supermassivos,
e poucos dados sobre os intermediarios e os primordiais, nao sabendo exatamente se estes

ultimos existem ou nao.

1.4 Buraco Negro Newtoniano

O primeiro registro do conceito de BN deve-se ao inglés John Michell em 1783,
quando percebeu que, se a densidade de um corpo fosse grande o suficiente, nem a luz
conseguiria escapar. Chamou tais objetos de estrelas negras ou estrelas escuras. Em 1795
o matematico francés Pierre-Simon Laplace analisou este problema e chegou a mesma
conclusao que Michell [4, [9] 10} 6].

1.4.1 Velocidade de Escape

Considere um corpo de massa m localizado inicialmente sobre a superficie de um
planeta de massa M e raio R e suponha que esse corpo seja arremessado radialmente para

fora do planeta com velocidade inicial vy. Desprezando as forcas de resisténcia tem-se que
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a energia total £ do corpo ¢é conservada durante o movimento, sendo dada pela soma da

energia cinética 1" com a energia potencial gravitaciona]ﬁ U,

2
po v GMm (1.22)
2 r

onde v é a velocidade do corpo em certo instante, r é a altura em relagao a superficie
do planeta e GG é a constante gravitacional. O valor de 7" é maximo no momento do
langcamento e diminui a medida que o corpo ganha altura. O valor de U é minimo na
superficie do planeta (r = R) e aumenta a medida que se afasta do mesmo (por isso o
sinal negativo), tendo valor méximo U = 0 quando r — oc.

Se a velocidade vy com que o corpo é lancado radialmente a partir de r = R
é tal que F < 0, significa que T' < U, a energia cinética inicial nao consegue vencer o
potencial de atragdo, o corpo subira até uma altura maxima e retornara a superficie. Se a
velocidade vy tem valor tal que E > 0, significa que T' > U e o corpo nao retornara mais
a superficie do planeta.

A velocidade minima com que o corpo deve ser lancado para permitir que ele
se livre completamente da atracao gravitacional do planeta é a velocidade de escape v,

obtida fazendo v = v,, E =0 e r = R na eq. (1.22)), de onde vem que

[2GM
=\ —. 1.2
Ve R ( 3)

Percebe-se que v, depende apenas da massa M e do raio R do planeta ou do corpo celeste.
A velocidade de escape da Terra é 11,2km /s, da Lua é 2,38km/s e do Sol é 617 km/s.

1.4.2 Raio do Buraco Negro

Se o objeto for bastante massivo, nem a luz consegue escapar. Fazendo v — ¢ na
eq. (1.23), encontra-se a distancia ao centro do corpo para a qual nada consegue escapar

para o infinito
2GM

c2

R:

. (1.24)

Os BNs sao objetos extremamente densos. Para exemplificar, suponhamos que o
Sol se torne um BN. De acordo com a eq. ([1.24) o seu horizonte de eventos teria um raio
de 3 km, muito menor que os quase 7 x 10° km atuais. Para a Terra se tornar um BN, sua

massa teria que ser compactada numa esfera com 8,9 mm.

1.5 Particulas Orbitando um Buraco Negro

Nesta secao sera analisado o movimento de uma particula ao redor de um corpo

central, no nosso caso, um BN, baseado nas referéncias [11], 12, [13} [14].

6Usaremos U para representar a energia potencial gravitacional e V para o potencial gravitacional,

sendo que estes se relacionam por V = U/m.
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1.5.1 Problema de Forca Central

O movimento sob uma forca central é um sistema formado por dois corpos que
sofrem uma forca ao longo da linha que conecta os centros dos corpos, cujo moédulo é
apenas fungao da distancia entre a particula e o centro F = F(r)f. Sao exemplos de forga
central a forga gravitacional e a forca elétrica.

Considere um BN de massa M e uma particula pontual de massa m ao seu redor,
cujas posi¢oes num referencial inercial sao r; e ry, respectivamente. Sendo r = r; — ry
a posicao relativa entre eles e 7 o mdédulo da distancia (r = |r|), a energia potencial
gravitacional U(r) do sistema é U(r) = —GMm/r, onde G é a constante gravitacional.

A funcao Lagrangiana £ de um sistema ¢ a diferenca entre a energia cinética e a

potencial L =T — U, de modo que
1 .9 .9
L= (M1} +mi3) - U(r). (1.25)

O sistema formado por duas particulas requer 6 coordenadas, sendo 3 para cada
vetor ry e ry. Usando as coordenadas do centro de massa (CM) e a massa reduzida, redu-

zimos o problema para a andlise do movimento de uma particula. Sendo R as coordenadas
do CM,

Mri + mrs
R="~"-_""° 1.26
M+m (1.26)
pode-se expressar a energia cinética 1" do sistema como
1 - Mm .
T=-((M R? 2) : 1.27
2 (( +mR+ M + mr ( )
A partir de ((1.26) tem-se
m M
=R =R — 1.28
ry + T mr e ry N+ mr, ( )
e usando a massa reduzida
_ _Mm (1.29)
ILL - M + m? *
escreve-se a eq. ((1.27) como
1 . 1
T = 5(M +m)R? + §“f2' (1.30)

A eq. mostra que a energia cinética do sistema ¢é a energia de duas particulas
imaginarias, uma de massa M + m movendo-se com a velocidade do CM e outra com
massa f movendo-se com a velocidade da posicao relativa r.

Usando as eqgs. para obter a Lagrangiana, tem-se

1 . 1
L= (M+ m)R* + iurz —U(r). (1.31)
Pode-se repartir a Lagrangiana em duas partes

L= SO+ m)R? (;mﬂ ~U)) = Low + L (132)
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de modo a poder analisar o movimento separado de R e r. Na eq. percebe-se que
L independe de R e da equagao de Lagrange vem que (M + m)R =0 ou R = constante.
A coordenada R do centro de massa é denominada ciclica, pois Lcy tem a forma da
Lagrangiana de uma particula livre de massa M +m e posicao R. A equacao Lagrangiana
para L é ut = —VU(r). Sendo R = constante escolhe-se um referencial no qual o centro

de massa estd em repouso. Dessa forma, no referencial do CM,

1
L="Le = 5,111'“2 —U(r). (1.33)

O momento angular total L de um sistema de duas particulas é dado por
L=r; X p; + 13 X po = myry X Iy + mary X Iy. (1.34)

No referencial do CM, R = 0, de modo que as eqs. (|1.28)) se reduzem a

m M, (1.35)
1 M + mr ? M+m
Levando (|1.35) em ([1.34)) e usando (1.29) vem que
L=rx pur. (1.36)

Sendo que L é conservado, a direcao do vetor r x r é constante, o que significa que o
movimento completo do sistema permanece no plano.
Na sequéncia escreve-se a Lagrangiana (|1.33]) em coordenadas polares r e 0:

L= ;u (r2 + r2é2) —U(r). (1.37)

A equacao de Euler-Lagrange para 6 é
pr?0 = L = constante. (1.38)

Sendo que L (componente [, de L) é constante, a equagdo de Euler-Lagrange para r é

prd? — i pi. (1.39)

Num intervalo de tempo dt o vetor r varre uma area dA = (1/2)r?df. Derivando

em relacao ao tempo verifica-se que a velocidade vetorial areal é constante

dA L
— = — = constante, (1.40)
dt  2u

que é a Segunda Lei de Kepler [15].
Sendo a forga centrifuga (ficticia) Fy¢ dada por

reescreve-se a eq. ([1.39)) como
- Yok (1.42)
F=——+ F, :
H dr f
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que ¢é semelhante a Segunda Lei de Newton para um corpo de massa p na posicao r sujeita
a uma forga central mais a forga centrifuga para fora. Relacionando (1.38]) com (|[1.41])

escrevemos Fiy como F = L? / ur®. Sendo Uy a energia potencial centrifuga pode-se

escrever Fy = —dU,/dr, donde obtém-se
L2
() = ——. 1.4
Uer) = 5 (1.43)
Considerando a eq. (1.43)), pode-se escrever a equagao radial (1.42)) como
. d
pE = —— [U(r) 4+ Uet(r)] - (1.44)
Sendo a energia potencial efetiva U = U(r) + Uy, ou
LQ
= —— 1.4
Uef U(T‘) + 2/”& s ( 5)
obtém-se put = —dUq(r)/dr, ou
L2
= F —. 1.46
i = F) + (1.46)

De acordo com a eq. ([1.46), o movimento radial da particula é o mesmo que seria se a

particula estivesse se movendo a uma dimensao com a energia potencial Uss.

1.5.2 Equacio de Orbita

d dod
Utilizando a regra da cadeia FTRRTITA a partir de (|1.38) e fazendo a mudanga
de varidavel u = 1/r, obtém-se
d Lu*d
—=——. 1.4
dt o do (1.47)
Objetivando escrever a eq. ((1.46)) em funcao de 6, tem-se
. L?u® d*u
Substituindo (|1.48) em (1.39)) obtém-se a equagao diferencial na variavel u(0)
d*u 1

A seguir sera resolvida a eq. , com o objetivo de encontrar as possiveis
orbitas. Sendo que a forca F' ¢é do tipo inverso do quadrado, pode-se escrevé-la como
F(r) = —v/r? onde v = GMm = constante. Sendo u = 1/r, vem que F(r) = —yu?, de
modo que fica ,

29‘; = —u+ 2, (1.50)
sendo esta conhecida como Equacao de Binet. Fazendo a substituicao

Y
w(f) = u(d) — 12 (1.51)
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a eq. ((1.50) se reduz a equagao diferencial de segunda ordem

d2
d—;; +w =0, (1.52)

cuja solugao geral é w(f) = Acos(f — ), onde A é uma constante positiva e J a constante

de fase. Fazendo 0 = 0, tem-se
w(f) = Acosb. (1.53)

Levando (|1.53) em ([1.51)) obtém-se a solugdo geral para u(f):

u(f) = % + Acosf. (1.54)

Introduzindo a constante positiva e = AL? /yu, a eq. (1.54)) fica

Th
u(f) = Iz (14 €cosh). (1.55)
Fazendo
L7 (1.56)
a=—, :
Vi
a eq. ([1.55) é escrita como
a
)= —— 1.57
r®) 1+ ecosf’ (1.57)

que é a equagdao de uma secao conica com um foco na origem. As se¢Oes cOnicas sao
formadas pela interagao entre um plano e um cone e representam todas as possiveis orbitas
de um corpo se movendo num potencial inversamente proporcional & distancia, como uma
particula orbitando um planeta ou um BN. Dependendo da excentricidade classificam-se

as orbitas de acordo com as diferentes se¢oes conicas, como serd apresentado adiante.

1.5.3 Conservacao da Energia

A energia total do sistema é dada por

1 L?
E = —
Pl + 2pur?

+U(). (1.58)

Fazendo dE/dt = 0 verificamos que E é constante, ou seja, a energia é conservada.
Resolvendo a eq. ([1.58)) para 7 = dr/dt, tem-se

dr 2 L?
== h[E ~U) =505 (1.59)

Integrando ((1.59)), vem que

1
t =
/ V@/WE = U(r) — L2/ (2ur?)]

onde C' é uma constante.

dr 4+ C, (1.60)
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Substituindo 6 = L/ur? (eq. [1.38) e sendo

d9 dt 9

a partir da eq. ([{1.59)) obtém-se

_ / L/r?
V2u[E = U(r) — L2/2pu?]

dr + C. (1.62)

As eqs. e fornecem a solucao geral do problema de forca central,
sendo que a primeira determina implicitamente a distancia r da massa p ao centro em
funcao do tempo, pois # varia com o tempo de acordo com , e a segunda define
a relacao entre r e #, ou seja, a equacao da trajetéria. As solugoes destas equacoes
sao dificeis de obter, existindo de forma exata apenas para algumas situagoes especificas
16} 17].

Na sequéncia serao obtidas as energias potenciais de um sistema que contém uma
particula de massa m movendo-se no campo gravitacional de um BN. A energia potencial
total efetiva do sistema é dada pela eq.

L2
Uslr) = = +

1.63
2412 ( )
que é a soma da energia potencial real U(r) com a energia potencial centrifuga U.. Quando
r é grande, U(r) é dominante e Uy é negativa; quando r é pequeno, Uy é dominante, e
quando r é préximo de zero, Uy é positivo. Isso estd representado na fig. (1.1)), a qual
contém o grafico de Uy em funcgao da distancia r e duas linhas pontilhadas representando

as energias I positivas e negativas [18].
Upr A

min

Tmin

Figura 1.1: Energia Uy em funcdo da distdncia para uma particula [11} 1§].

Quando a particula estd longe do BN, a aceleracao 1 é para dentro da trajetoria,

buscando a aproximacao; quando a particula se aproxima do BN, ¥ é para fora, tendendo
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ao afastamento. Se L = 0, a particula esta se movendo na direcao radial e colidira com o
BN.

A partir da eq. , fazendo dUs/dr = 0, encontra-se o ponto critico, valor de
r para o qual U é minim(ﬂ

12

o
Chama-se 1. porque, quando Uy é minimo, a drbita é circular [I8]. Levando (1.64) em
obtém-se a energia potencial efetiva minima

(1.64)

Te

2
TR

U . = ——. 1.65

fmln 2L2 ( )

Calculando a derivada segunda da energia potencial no ponto, encontra-se

A2U. i

= >0 1.66

dr? | _ LS ’ (1.66)

confirmando que r. é um ponto de minimo.
Na equacao da energia total da particula orbitando o BN (eq. [1.58)), o primeiro
termo do segundo membro corresponde a energia cinética e os outros dois correspondem

a energia potencial efetiva, de modo que ela pode ser escrita como

1
E:§mﬂuhm. (1.67)

Sendo que pi?/2 > 0, tem-se que E > Ug(r), de modo que o movimento da
particula esta restrito as regioes em que a energia total ¢ maior que a energia potencial
efetiva. Se E > 0 a particula pode se mover para qualquer lugar acima da linha, mas nao

no interior do ponto de retorno (ry;,), para o qual
E = Uct(Tmin)- (1.68)

Se a particula inicialmente esta se movendo em dire¢cao ao BN, ela continuara até alcangar
Tmin € depois se movera para fora, indo para o infinito. Neste caso existe uma orbita aberta
ou ilimitada |16, [19].

Se a particula tiver E < 0 ela se movera entre os pontos ryi, € Tmax. 18s0 significa
que, se ela estiver se afastando do BN ela continuara até alcancar r., e depois voltard
até o ponto ry,, persistindo o movimento nessa orbita limitada. Uma érbita é chamada
limitada se a distdncia da particula ao centro de forga é constante (6rbita circular) ou esté
compreendida entre dois valores extremos (rmi, < 7 < Tmax). Uma Orbita limitada nao
precisa ser fechada, de modo que a particula pode se mover indefinidamente num anel sem
que a trajetoria seja fechada. Segundo o Teorema de Bertrand, provado por J. Bertrand
em 1873, os tnicos potenciais centrais para os quais todas as orbitas sdo fechadas sao
referentes aos quais a forga é inversamente proporcional ao quadrado da distancia ou que
obedece a lei de Hook [19)].

"Esse ponto também poderia ser de maximo, mas neste caso é ponto de minimo.
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Quando E = Uy, a velocidade 1 se anula, designando um ponto de inflexao (ou
ponto de retorno), uma vez que 0 # 0, e o vetor 1 passa de acelerado para retardado, ou

vice-versa [17, [15].

1.5.4 Orbitas de Kepler

O tipo de érbita descrita por (1.57)) depende da constante positiva €, e pode ser
limitada ou ilimitada.
Sendo que —1 < cosf < +1, se € < 1, r(f) é limitado para todo 6. Se € > 1,

r(#) — oo para algum dngulo 6. Para € < 1 o valor de r(f) oscila entre o periélio (§ = 0),
onde, de acordo com a eq. (1.57)),

Tmin = =a(l —e), (1.69)

e o afélio (6 = ),

Tmax = 1&_6 =a(l+e). (1.70)

A fungao r(0) (eq. |1.57)) é peridédica com periodo 27, de modo que a érbita se fecha apds
um ciclo [20].

A érbita gerada por essas expressoes é uma elipse. Em coordenadas cartesianas
esta é descrita pela equacao , )

(et dy :fl) +5 =1, (L.71)

onde a é o semieixo maior (sobre o eixo x), b 0 semieixo menor (sobre o eixo y) e d é a
distancia do centro para um dos focos da elipse, onde se encontra um dos corpos (BN).
Os valores de a, b e ¢ sao dados também por

(0% (0%
?62, b: ﬁ, € d:CLE. (172)

A partir das relagoes em ([1.72)) encontra-se que

b_ V1— e, (1.73)

a

a =

onde € é a excentricidade da elipse, cujo valor é 0 < e < 1. Se e =0, a = b e tem-se um
circulo; se € = 1, (b/a) — 0 e a elipse é alongada e muito fina. A partir das egs. e
(1.70) pode-se escrever a excentricidade como
e =[x Tmin (1.74)
Tmax 1 Tmin
As relagoes descritas anteriormente representam a Primeira Lei de Kepler, se-
gundo a qual a érbita descrita por um corpo movendo-se em torno do outro é uma elipse,

sendo que o segundo corpo localiza-se num dos focos.

A partir das eqs. ((1.68) e ([1.63]) tem-se que a energia da particula é

L2
T = (1.75)

"min 2/“ﬂmin

E=-—
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Sendo 7y, dado por (1.69)) e usando ((1.56)), encontra-se

2
_ e
E = 572 (e —1). (1.76)

O tempo que uma particula de massa m leva para completar uma volta em torno
de um corpo de massa M, numa érbita fechada com semi-eixo maior a, é o periodo 7, o
qual é dado pela Terceira Lei de Kepler, que sera deduzida a seguir.

A partir da Segunda Lei de Kepler (eq. [1.40]) serd determinado o tempo que um
corpo numa Orbita limitada leva para completar uma revolucao em torno de um corpo
central. Sendo A = mab a area de uma elipse, o periodo vem da integracdo da equagao

anterior .
/ d(rab) = / 2 1 (1.77)

de modo a obter
2mabp

L

Elevando ao quadrado ambos os membros de ([1.78]), considerando as eqgs. ((1.72) e (|1.73])
e a relacdo ([1.56)), obtém-se 7 = 47w2a3u/v. Sendo v = GMm e uy = Mm/(M + m), vem
que

, (1.78)

Ara®
2
- C 1.
T TG+ m) (1.79)

Se M > m a eq. (1.79) se reduz a [15]

47
2 3
T = =—)a’. 1.80
(ax) (150)

Analisando a eq. (1.76) constata-se que: se F < 0, e < 1;8e £ >0,¢ > 1. A
orbita de menor energia possivel corresponde a uma érbita circular com € = 0.

De acordo com a eq. ([1.57)), a fronteira entre as érbitas limitadas e as ilimitadas
surge quando £ = 0 ou e = 1. Com € = 1, se § — =£m, cosf — —1 e r(f) — oc.
Neste caso a oOrbita é ilimitada e seu tipo é uma parabola, que na forma cartesiana é
escrita como y* = a® — 2az. Se € > 0 ou E > 0, o denominador da eq. ([1.57)) se anula,
quando € cos(fmax) = —1. Dessa forma, r(0) — oo quando 6 — +60,,.x, estando a orbita,
com formato de hipérbole, confinada entre os angulos —0,.x < 6 < O.c. A equagao da
hipérbole em coordenadas cartesianas com eixo sob o eixo = é

(z+d)?® o
Na fig. (|1.2) tem-se a representagdo das diferentes érbitas de uma particula em

movimento em torno de um corpo central, as quais dependem da energia e da excentrici-

dade.
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Figura 1.2: Orbitas de uma particula em movimento em torno de um corpo central [IT].
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Uma sintese da classificacao e das caracteristicas das trajetérias de Kepler esta

descrita na tab. (1.1)).

Tabela 1.1: Caracteristicas das 6rbitas de Kepler [14] 20, 15].

Excentricidade Energia Aberta/Fechada Tipo de Orbita
e=0 E = —~%u/2? Fechada Circunferéncia
0<e<1 —?u/20? < E <0 Fechada Elipse
e=1 E=0 Aberta Parabola
e>1 E>0 Aberta Hipérbole

Ao estudar o fendmeno da acrecdo o interesse maior serd nas orbitas fechadas,

em especial as circulares, pois elas formarao os discos de acrecao.
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Capitulo 2
Buracos Negros Relativisticos

Uma das previsdes mais intrigantes da Teoria da Relatividade Geral (TRG) ¢é a
existéncia dos buracos negros (BNs). Um BN é uma regiao do espago-tempo onde o campo
gravitacional é tao forte que nenhuma informagao (matéria ou energia) consegue escapar.
Apesar de terem concepg¢ao newtoniana (estrelas escuras), os BNs sao descritos pela TRG,
sendo que possuem ao menos um horizonte de eventos, uma espécie de superficie que
delimita um volume cujos pontos nao estao conectados com o exterior.

Neste capitulo apresentaremos os aspectos iniciais da TRG, descrevendo as prin-
cipais caracteristicas dos BNs e explorando as geodésicas de particulas no entorno dos
BNs de Schwarzschild e de Kerr.

2.1 Introducao a Relatividade Geral

A seguir serd feita uma breve introducao a Relatividade Geral (RG), baseada nas
referéncias [21), 22] 23| 24, 25].

A RG foi publicada em 1916 pelo fisico alemao Albert Einstein, a qual foi elabo-
rada entre 1912 e 1915 com a ajuda do seu amigo, o matematico suico Marcel Grossmann.
Foram publicados quatro artigos no final de 1915 ([26], 27, 28, 29]) e um artigo em margo
de 1916 ([30]). Na mesma época, e de maneira independente, o mateméatico David Hilbert
chegou aos mesmos resultados de Einstein.

Na teoria newtoniana da gravitagdo os corpos interagem por acao a distancia,
de maneira instantdnea. Na RG a atragao gravitacional ocorre devido a geometria do
espago-tempo, sendo este plano somente na auséncia de matéria-energia. A matéria-
energia deforma o espago-tempo, tornando-o curvo; o espaco-tempo age sobre a matéria,
encurvando seus movimentos. Dessa forma, a forca gravitacional é a consequéncia da
curvatura da geometria do espago-tempo provocada pela presenca de matéria-energia.

Na TRG surgem as hoje conhecidas equacoes de campo de Einstein, que sdao um

conjunto de equacgoes diferenciais parciais nao-lineares. Em notacao tensorial elas sdao
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escritas como

1 &G

R,uzz - ig/wR = _7T,uzn

onde R, ¢ o tensor de Ricci, R é o escalar de Ricci, g, ¢ o tensor métrico, 7}, ¢ o tensor

(2.1)

energia-momento, G' ¢ a constante gravitacional e ¢ ¢ a velocidade da luz. O tensor R,
estd relacionado a curvatura do espago-tempo e o tensor T}, representa o conteido de
matéria-energia do universo.

A interacao gravitacional na TRG nao é mediada por um potencial, como na
gravitacdo newtoniana, mas pelas propriedades geométricas do espago-tempo, as quais
sao descritas pelo tensor métrico g,,. No espaco-tempo a distancia ¢ determinada pelo

elemento de linha ds, que esta relacionado ao tensor métrico ou métrica por
ds® = g, datda”, (2.2)

onde a soma é realizada sobre os termos com indices repetidos.

As componentes cartesianas do tensor métrico no espaco quadridimensional plano
de Minkowski, em coordenadas retangulares, sdo g,, = diag(—c?,+1,+1,+1), de modo
que

ds® = —c2dt* + da® + dy* + d2*. (2.3)

Em coordenadas polares esféricas as componentes de g,,, para 0 mesmo espago sao ¢, =

diag(—c?,+1, 472, +r?sin’6), e o elemento de linha é escrito comd]
ds® = —c*dt* + dr® + r*(d6* + sin® 0dp?). (2.4)

Em coordenadas retangulares o elemento de linha relacionado a métrica euclidiana (espago
tridimensional) é ds* = dz? + dy* + dz*.

A métrica fornece a medida, ou seja, o comprimento dos vetores, possibilitando
a descricao matematica do espaco-tempo. Neste trabalho sera usada, por convencao, a
seguinte assinatura da métrica quadrimensional: [—, +, +, +].

As equacgoes de campo de Einstein sao muito complicadas e ele mesmo acreditava
que nao existiriam solucoes exatas para elas. No entanto, rapidamente o astrénomo

alemao Schwarzschild encontrou a primeira delas em 1916.

2.2 Tipos de Buracos Negros

Os BNs sao conhecidos como solugoes do vacuo das equagoes de campo de Eins-
tein, ou seja, solugoes de pura gravitacao. O BN isolado mais geral que pode existir,
segundo a Relatividade Geral (RG), é caracterizado por apenas trés parametros: massa
M, carga elétrica ) e momento angular J |31} 23], 25] 24].

1Por convencdo, ¢ serd o dngulo que a projecdo de r no plano zy faz com o eixo = e 6 o angulo que

ele faz em relacao ao eixo z.
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A matéria no interior do BN perde todas as suas caracteristicas iniciais, restando
apenas essas trés propriedades. Nao existe nenhum outro adereco que possa identificar um
BN isolado. Dois BNs que possuem esses mesmos parametros sao indistinguiveis. Dessa

forma, os BNs estacionérios sao classificados como:

e Buraco Negro de Schwarzschild: possui apenas massa M.
e Buraco Negro de Reissner-Nordstrom: possui massa M e carga elétrica ().
e Buraco Negro de Kerr: possui massa M e momento angular .J.

e Buraco Negro de Kerr-Newman: possui massa M, momento angular J e carga

elétrica Q).

A seguir sera descrito sobre cada um deles, com mais detalhes os BNs de Schwarzs-
child e de Kerr.

2.3 Buraco Negro de Schwarzschild

2.3.1 Historico

A primeira solucao exata para as equagoes de campo de Einstein foi obtida em
1916 pelo fisico e astronomo alemao Karl Schwarzschild. Em fevereiro do referido ano foi
publicado nos Anais da Academia Real de Ciéncias da Prussia um artigo intitulado “Sobre
o campo gravitacional de uma massa pontual de acordo com a teoria de Einstein”, corres-
pondente a uma apresentacao oral feita por Albert Einstein no més anterior, contendo um
resultado obtido por Karl Schwarzschild [32]. Neste trabalho Schwarzschild apresentou
a solucao exata das equacoes de Einstein que corresponderia ao campo gravitacional de
uma massa pontual situada no vacuo [33].

Karl Schwarzchild era um importante astronomo e fisico alemao. Com o inicio
da Primeira Guerra Mundial em 1914, Schwarzchild se apresentou voluntariamente para
servir ao exército de seu pais, trabalhando como oficial de meteorologia e de artilharia.
Em meados de 1915, quando lutava na frente russa, Schwarzchild desenvolveu os trabalhos
que originaram seus dois artigos sobre relatividade [33].

Além do primeiro artigo ja citado anteriormente, houve um segundo intitulado
“Sobre o campo gravitacional de uma distribuicao esférica e homogénea de matéria”, no
qual aparece, pela primeira vez, a quantidade rg, que passaria a ser chamada de raio
de Schwarzschild [34]. Durante a campanha russa, Schwarzschild contraiu uma doenca
chamada pénfigo, incuravel na época, o que provocou sua morte em maio de 1916, com
42 anos de idade [33].

E importante lembrar que o fisico e matemdtico holandés Johannes Droste obteve

a mesma solugao de Schwarzschild, quase que de maneira simultanea a este. Seu trabalho
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contém exatamente a solugado de Schwarzschild e foi apresentado pelo seu orientador Hen-
drik Lorentz na Academia Holandesa de Ciéncias em maio de 1916. Em varios aspectos
o trabalho de Droste é mais completo e profundo que o de Schwarzschild. No entanto, o
mesmo caiu no completo esquecimento. Isso deve-se ao fato de Schwarzschild ja ser um
cientista respeitado na época, bem como o seu trabalho ter sido comunicado por Einstein
na academia de maior prestigio na época e citado no seu artigo final da Relatividade Geral
[33].

2.3.2 A Meétrica de Schwarzschild

Na sequéncia sera apresentado a primeira solucao exata das equagoes de campo
de Einstein obtida por Schwarzschild, de acordo com [311, 23] 35 10, 24].
O elemento de linha da solucao de pura gravitacao de Schwarzschild, em coorde-

nadas espago-temporais esféricas (t,7,0, ¢), é dado por

-1
ds® = — (1 — QGM) dt? + (1 - 2GM) dr® + r*(d6? + sin® 0d¢?), (2.5)

c2r c2r

onde GG ¢é a constante de gravitacao universal, M a massa do astro e ¢ a velocidade da
luz. Sendo d2* = d#?* + sin? 0d¢? o elemento de angulo sélido, a eq. (2.5 pode ser escrita

como G G 1
2GM 2GMN\ "~
ds? = — (1 - ) 2di? + (1 - ) dr? + r2dQ2. (2.6)

cr cr

Como forma de simplificar a notagao, na RG é costume usar a massa geométrica
m no lugar da massa M, sendo estas relacionadas por m = GM/c®. Se G =c=1, m é
adimensional. Com G e ¢ em unidades usuais, m tem unidades de distancia. A eq. ([2.5)

passa a ser escrita como

2 2 -1
ds? — — (1 _ m) dt? + <1 - m> dr® + r2(d6? + sin? 0de?), (2.7)
T T

e estd definida nos seguintes intervalos: —oo <t < 400, 2m < r < 400, 0 < 0 < 7we

0 < ¢ < 27. Dessa forma, as componentes do tensor métrico de Schwarzschild sao
2 2m\ !
g = diag [— (1 . m) -+ (1 . m) 2 r2sin? 4] . (2.8)
r r

Analisando percebe-se que, se M — 0 ou r — 00, a métrica recai na métrica
de Minkowski (espago plano e sem massa) (eq. [2.4)).

A solucao de Schwarzschild ou a geometria de Schwarzschild descreve o campo
gravitacional externo a um corpo esfericamente simétrico e estatico de massa m. Isso
corresponde a descricdo de um BN de massa m em repouso no vacuo. A interpretagao
completa e correta da solucao de Schwarzschild ocorreu apenas na década de 1920 e levou,

anos mais tarde, ao estudo mais aprofundado e a descoberta dos BNs.
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2.3.3 Singularidade e Horizonte de Eventos

A seguir serao explorados temas relacionados a singularidade e ao horizonte de
eventos de um BN, baseado nas referéncias [24] 23] 33} 6], 21].

Na Fig.(2.1) tem-se uma representacao esquematica da formacao de um BN. O
tempo esta representado na direcao vertical. Enquanto a matéria colapsa, o seu tamanho
diminui até constituir a singularidade (linha no espaco-tempo). E criado também o ho-
rizonte de eventos, uma espécie de superficie onde nenhuma informacao emitida no seu

interior consegue ultrapassa-lo.

o

Singularidade——»

Horizonte
de eventos

-« Matéria
colapsando

Figura 2.1: Formagdo de um buraco negro. Baseado em [36].

Analisando a métrica de Schwarzschild percebe-se que ela possui duas sin-
gularidades: uma em r = 0 e outra em r = rg. A primeira singularidade é real, mas a
segunda desaparece com uma escolha adequada de coordenadas (ndo é singularidade fi-
sica). A singularidade r = 0 nao tem a interpretacao de um ponto no espago, pois dentro
do horizonte de eventos r comporta-se como uma coordenada temporal. O raio r =rg é
denominado raio de Schwarzschild,

2GM
rg =2m = 2 (2.9)
Em termos da massa solar M, ele pode ser escrito como
M
~ 3| — | km. 2.10
rex3 (g ) an (2.10)

O astronomo inglés Eddington foi um dos primeiros a questionar a natureza da

singularidade presente para r = rg na solugao (2.7). Na RG r = rg nao corresponde a um



39

ponto no espac¢o, como no caso newtoniano, mas a uma esfera delimitada pelo horizonte
de eventos, cuja area é
16w G2 M?
2 2
A= 47TTS = T = 16mm~. (211)
Perceba que a area do BN é proporcional ao quadrado de sua massa.

A densidade de um BN ¢ dada por p = M/(4mwr®/3). Sendo r o raio de Schwarzs-
child (eq. [2.9),
B 38 1
P~ 327GE M
demonstrando que a densidade é inversamente proporcional ao quadrado da massa do

(2.12)

BN. Isso significa que BN massivos tendem a ser menos densos.

Na década de 1930 o astrofisico indiano Chandrasekhar estudou o colapso gravi-
tacional, concluindo que este processo era inevitavel para estrelas de grande massa. Na
década de 1960 os fisicos soviéticos V. Belinsky, I. Khalatnikov e E. Lifshitz mostraram
que o colapso estelar geralmente é oscilatorio, e a estrela é compactada de forma nao
homogénea, até seu volume ser reduzido a zero [37, [].

A regiao definida por r = rg = 2m é uma fronteira sem volta entre a regiao
exterior 7 > 2m e a interior 0 < r < 2m. Toda a informagao da regiao 0 < r < 2m ¢é
desconectada causalmente para um observador externo.

De maneira geral, qualquer corpo pode formar um BN se for obrigado a entrar
no seu raio de Schwarzschild (rg). Isso significa que, qualquer distribuicdo de matéria,
em qualquer escala, pode virar um BN, desde que toda ela caiba dentro do seu rg [9].

O raio rg caracteriza uma regiao limite denominada horizonte de eventos, a partir
da qual nada consegue escapar. Todo corpo que for comprimido num raio menor do que o
rg, vai colapsar na singularidade. O horizonte de eventos nao possui nenhuma estrutura
fisica, ou seja, nao existe nenhuma superficie de matéria nesse local, exceto no momento
em que a matéria em queda cruza essa regiao em dire¢do a singularidade. O termo
horizonte de eventos foi formulado pelo fisico Wolfgang Rindler na década de 1950 [38].

Em 1965 o fisico-matematico inglés Roger Penrose verificou que a singularidade é
uma propriedade presente em todos os BNs. Em 1969 Penrose introduziu a “Conjectura
do Censor Césmico” ou “Censura Cdsmica”, segundo a qual toda singularidade oriunda
de um colapso gravitacional fica escondida no interior de um horizonte de eventos (nao
existem singularidades nuas) [37, [38].

Imagine uma particula luminosa que se move em direcdo ao BN e um observador,
localizado numa regiao afastada, que a acompanha. Para o observador a particula nunca
alcanca o horizonte de eventos, bem como a luz por ela emitida tende para o vermelho
(desvio gravitacional para o vermelho), ficando menos brilhante até se tornar invisivel, a
medida que a particula se aproxima do horizonte de eventos. Seja dr o tempo préprio

medido por uma particula parada em uma distancia r fixa préxima a um BN e dt o tempo
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medido pelo observador localizado numa distancia infinita. A relacao entre eles é
dr(r) =41 — —dt, (2.13)
r

o que mostra que dr(r) < dt. O observador préximo mede um tempo menor que o
observador distante. Do ponto de vista da particula, ela atinge, sim, o horizonte de
eventos, pois este é uma singularidade de coordenadas e nao uma singularidade fisica.

Na fig. tem-se a aparéncia de cones de luz em coordenadas de Schwarzschild
préoximas a superficie do horizonte de eventos (r = 2m), onde as linhas dos cones represen-
tam o caminho radial da luz emanando de certos eventos. Os cones de luz naturalmente
dividem o espago-tempo em passado e futuro. Pontos no interior do cone representam
eventos tipo tempo (movimento com velocidade menor que a da luz); pontos fora do cone
assinalam eventos tipo espaco; pontos sobre a linha do cone sao denominados tipo luz e

representam o movimento de um feixe de luz.

A VA V4

| O —

Figura 2.2: Cones de luz em coordenadas de Schwarzschild préximos ao horizonte de eventos
[6), 24].

Considerando a geodésica radial de um raio de luz ao encontro de um BN, tem-se
que 6 e ¢ sdo constantes. Sendo ds? = df) = d¢ = 0, a partir de (2.7)) tem-se

2 2m\ !
- (1 - m) dt? + (1 - m) dr? = 0, (2.14)
r r
de onde vem p ) .
t m\ "~
— =4(1-— ) 2.15
dr < r ) ( )

Os sinais + e — referem-se a raios de luz saindo e entrando, respectivamente. Perceba que
(dt/dr) — 400 quando r — 2m. Isso sugere que nenhuma particula alcangaria a linha
r = 2m num valor finito de tempoﬂ. Como afirmado anteriormente, essa singularidade
pode ser removida por uma mudanga de coordenadas. O horizonte de eventos nao esté

localizado no espaco, mas é uma fronteira no espaco-tempo.

2Esse tempo é o medido por observadores distantes. O observador em queda livre cai num tempo
(préprio) finito.
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2.3.4 Geodésicas na Métrica de Schwarzschild

Na RG descreve-se o caminho seguido por uma particula em uma geometria
especifica, sendo o resultado da acdo da massa e da energia. Esse caminho é chamado
geodésica e representa a trajetoria da particula no espago-tempo curvo. Nesta subsecao
serao discutidas as geodésicas de uma particula na métrica de Schwarzschild, baseando-se
em [22, 35, 39, 25, [10].

Se um objeto nao esta sujeito a nenhuma forca além da gravitacional, seu movi-
mento é geodésico, ou seja, sua trajetéria descreve uma geodésica. Vamos considerar a
geodésica entre dois pontos. O problema consiste em encontrar a curva que satisfaca o

principio variacional de Hamilton ¢ / ds = 0. Sendo ds dado pela eq. {D tem-se

1/2

dA, (2.16)

dzt dx¥

A2
BV |1/2_ o
5/|gm,dx dx” | 5//\1 G TN\

em que A é um pardmetro usado para descrever a curva. Sendo #* = da*/d\, escreve-se
a eq. (2.16) como

0 [lgwia|2dx = 8 [ L(ari*yar = o. (2.17)

Em (2.17) introduziu-se a Lagrangiana L associada a uma particula, a qual é
definida por
£ = |guii’|V?, (2.18)

onde g, € a métrica do espago-tempo e o ponto indica a derivada em relagao ao parametro
A

A solugdo z# = z#(\) é obtida através das equagoes de Euler-Lagrange

oL d (0L
&w‘w<w0—0 (2.19)

A Lagrangiana da métrica de Schwarzschild é dada por
2 . 2 -1 . .
L= (1 - m) 2 (1 - m) 72 — r26% — r?sin? 0¢2. (2.20)
r r

A simetria esférica da solugdo de Schwarzschild possibilita escolher 6 = 7/2, restringindo

a geodésica da particula ao plano equatorial. Dessa forma, é possivel escrever ([2.20]) como

2 . 2 -1 .
L= (1 - m> i - (1 - m) 72 — 242, (2.21)
r r
Em relagao a coordenada r, a equagao de Euler-Lagrange é
2m ., 2m 2m\ ~2 : d 2m\ !
—t2—<1—> 2 42 2—2(1—) | = 0. 2.22
72 72 r mrarg d\ r " (2.22)

Para uma 6rbita circular, » = 0. Assumindo d\ = d7, a eq. (2.22) torna-se

m [ dt\’ do\’
() ()
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Isolando dt e integrando de 0 a 27 encontra-se o periodo T,

T? = ———1° (2.24)

que é a versao relativistica da Terceira Lei de Kepler para orbitas circulares.
A partir da Lagrangiana (eq. [2.21)) obtém-se as equagoes de Euler-Lagrange para

as variaveis 0, ¢ e t, respectivamente:

. d . d . d 2m\ .
2 .: 2_ 2 — 2 2 — - —_— =
7 sin ¢ —d)\(r 0) =0, —d)\(r sin“ f¢) = 0, o Kl . )t] 0. (2.25)

Sendo 0 = 7/2, o que implica, 0 = 0, das equacdes anteriores vem que

. . 2 .
r?¢? =0, r?¢ = constante, <1 - m) = constante. (2.26)
T

Chamando L = L/M o momento angular por unidade de massa ¢ E = E/M a energia

por unidade de massa de repouso, a partir das eqs. (2.26]) vem que

- dqﬁ
L=r>-—" 2.2
" dr ( 7)
¢ omy dt
~ m
E=(1-22) =, 2.2
( r ) dr ( 8)

A grandeza E pode ser interpretada como a energia por unidade de massa que uma
particula possui em movimento geodésico.

Se A « 7, a Lagrangiana £ é sempre constante, permitindo um modo mais direto
de resolver as equagoes do movimento do que integrar as equagodes da geodésica. Ela é

escrita como

L = |guita”|"*= g, (2.29)
onde
+1, geodésicas tipo tempo (particulas massivas);
o — (2.30)
0,  geodésicas tipo luz ou nulas (fétons).

Nas geodésicas tipo tempo a parte espacial é inferior a parte temporal e as parti-
culas movem-se com velocidades menores que a velocidade da luz no vacuo. Nas geodésicas
tipo luz ou nulas as particulas (neste caso os fotons) se movem na velocidade da luz. Nas
geodésicas tipo espago o movimento ocorre com velocidade maior que a velocidade da luz.
Nesse momento o interesse serd nas geodésicas tipo tempo e nas geodésicas nulas.

Sendo a Lagrangiana dada por (2.21), em termos de L (eq. 2.27)) e E (eq. [2.28)
ela pode ser escrita como

E? 72 L?
- 1—2m/r 1-2m/r 12

L? = K. (2.31)

Com esta equagao pode-se determinar as geodésicas de particulas massivas e de fétons na

métrica de Schwarzschild.
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A partir da eq. (2.31) vem que

2 ~
dr - 2m L?
— :E2—<1—> — . 2.32
(dT) r et r2 ( )
Esta é uma equacdo diferencial de primeira ordem para r(7), cuja solugao fornece a
geodésica ao longo da qual a particula se movera.

A eq. (2.31)) pode ser reescrita como

== —4 — - — 2.33
2 2 r + 272 rs (2.33)
onde =
E? —
By = " (2.34)
2
¢ 72 2
km L mL
Vig(r) = —— + — — 2.35
i(r) r 2r2 r3 (2.35)
sao a energia e o potencial efetivos, respectivamente.
Relacionando (2.34) e (2.35)) com ({2.33)) vem
1
Ee(r) = 5i% + Vi, (2.36)

A partir da eq. (2.35)) os potenciais efetivos para fétons e para particulas massivas

assumem as respectivas formas:

- 9r T

Vet(r) = ; [(1 — 2;") (1 + i) - 1] . (2.38)

Um ponto importante a ser destacado é que, na TRG o potencial efetivo para os

Vet(r) = L ( - 2m> , (2.37)

fotons nao é nulo, diferentemente da mecanica newtoniana. Isso significa que a gravidade

interfere no movimento da radiacao.

2.3.5 Geodésicas Tipo Tempo

O formato da geodésica descrita por uma particula depende da sua energia E e do
seu momento angular L, como sera descrito a seguir, podendo ser capturada ou refletida
pela barreira de potencial do BN [23], 10}, 24, 31, 22].

Particulas com £ > 1 oriundas do infinito (r = co) sdo refletidas no entorno do
BN e retornam para o infinito. Particulas com E < 1 movem-se em 6rbitas ao redor do
BN.

Para particulas massivas (k = +1), a eq. (2.32) fica

R IO
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A velocidade radial é nula quando (dr/dr) = 0, ou
- 2 L?

B2 = (1 - m) (1 + 2) , (2.40)
r r

o que significa que tem-se um ponto de retorno. Desenvolvendo,
(2.41)

(1 — E*r3 — 2mr? + L*r — 2mL* = 0.

A forma da geodésica depende do tipo de raizes desta equacao. Vamos encontrar
como a geodésica evolui com o tempo ou com o dngulo ¢. A partir da eq. (2.27)) vem

dp L
- =—. 2.42
dr  r? (2.42)
Juntamente com a relagao
dr\*_ (dr)® (dr\’ (2.43)
d¢)  \dr do ) ‘
escreve-se a eq. (2.39) como
dr\’ < rt o 2mrd
(dgb) = (E° — 1); + T + 2mr. (2.44)
Fazendo a substituigao de varidveis, u = 1/r, obtém-se a equacao diferencial de primeira
du\’ omu  E?—1
) =2mu® —u® + 72 + T2 (2.45)

ordem
<d¢
cuja solugao determina a 6rbita da particula de teste. As eqs. ([2.44)) e (2.45)) sao refor-

mulagoes da eq. (2.41). Se (dr/dr) = 0, entao (dr/d¢) = (du/d¢p) = 0.

Geodésica Radial
Uma particula descreve uma geodésica radial quando o seu momento angular é

nulo. Fazendo L = 0 na eq. (2.39) vem que [10, 24, 31]
ar\’> - 2m
— :EQ—(1—>. 2.46
(dT) r ( )

Considerando uma particula inicialmente em repouso no infinito. Sua energia é F = 1,
porque o espago-tempo é plano no infinito. Essa particula se movera da posi¢ao inicial

r = oo até uma distancia de maior aproximacao r = ry do BN. Tem-se, entao que
(2.47)

ar _ _|2m
dr r

Usa-se o sinal negativo porque a velocidade radial é negativa. Integrando obtém-se
(2.48)

= (3 e,
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onde 7, é uma constante de integracao definida quando r = 0. Conclui-se que o tempo

proprio da particula para cruzar r = 2m é finito.
A partir das eqgs. (2.28]) e (2.47) encontra-se que o tempo medido por um obser-

vador externo ¢ dado por
E g 2
— dr’.
V2m Jre 1 —2m/r!
Analisando a eq. (2.49) constata-se que, quando r — 2m = rg, a integral tende para
o infinito, significando que t — oo. Comparando as equagoes dos tempos ([2.48| e [2.49)

verificamos que a particula marca um tempo proéprio finito para se mover de um ponto r

t=

(2.49)

até rg, enquanto para um observador externo, situado longe do BN, o tempo ¢ infinito.

Orbitas Fechadas

Agora serdao abordadas as geodésicas de particulas com momento angular nao
nulo (L # 0), com base nas referéncias [40, 41, 35, 21, 25, 42].

Uma particula descreve uma 6rbita fechada se possuir energia F tal que E? < 1.
Se essa condicao for satisfeita, ha trés diferentes raizes da eq. . A analise de todas
elas é trabalhosa, de modo que serao descritas apenas as érbitas circulares, que sao as de
interesse no momento.

Analisando, agora, o potencial para particulas massivas. Sendo k = —1 e fazendo

OV./Or = 0 encontra-se o ponto critico da eq. (2.38]), donde vem
mr? — L*r + 3mL? = 0, (2.50)

cuja solucao é

" om om i?

72 T4 274 72 2
_ L EyE - mPL :L(u: 1—12~m). (2.51)

A seguir serdo analisadas em detalhes as possiveis solugoes de ([2.51)), as quais fornecerao

as Orbitas circulares.

e Se L < /12m = 2v/3m, nido hi um extremo de potencial efetivo e nao existem
rbitas circulares. Isso significa que qualquer particula com L < 2v/3m que estiver
se aproximando do BN, seguird na orbita de captura, caird diretamente sobre o
horizonte de eventos (r = 2m) e posteriormente alcangard a sua singularidade (r =
0).

Na fig. (2.3) tem-se um grafico de Vi em funcio de r para L < 2v/3m. Nele percebe-
se que nao ha nenhum ponto critico, reforcando as caracteristicas do movimento

descritas anteriormente.
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Vo
0 2m

Figura 2.3: Potencial efetivo em funcdo da distancia para L < 2v/3m. Baseado em [40), 21].

e Se L = 2v/3m, vem que = 6m, de modo que existe apenas uma 6rbita circular,

cujo raio é

re = 6m = 3rg. (2.52)
Verificando a estabilidade dessa érbita calcula-se a derivada segunda de Vit (2.38))
em 7.,
O?Vies
=0 2.93

re=6m
e conclui-se que a mesma nao ¢ instavel e nem estavel, sendo chamada de marginal-
mente estavel. O valor r. = r; = 6m é o raio limite de Orbitas estaveis, denominado

ISCO (Innermost Stable Circular Orbit, ou 6rbita circular estdvel mais interna).

e Se L > 2v/3m, ha um raio minimo (r_) para o potencial maximo e um raio maximo
(ry) para o potencial minimo. A fig. (2.4) apresenta um grafico de Vs em funcao
de r para L > 2v/3m. Nele percebe-se a existéncia de dois pontos criticos, r_ e .,

e a seguir serao encontrados os valores minimos desses raios.

Ver

Figura 2.4: Potencial efetivo em funcdo da distancia para L > 21/3m. Baseado em [40), 21].
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A partir da relagao (2.51]) obtém-se

L? 12m?2
e = [2m( T )] e e

que ¢ o raio da ISCO obtido anteriormente.

Trabalhando inicialmente um pouco o limite, vem também que

I? Ly 14 /14 12m2/L2
2m L? 1+ /1 +12m2/ L2

Tim om ) _sm. (2.55)
Lovoo \ 14 4/1 — 12m2/L2

Se L — oo, entéo, a partir de (2.51)), r = EQ/m. Perceba que esta é a mesma relacao

r_(min) = lim
L—o0

newtoniana para o raio da oOrbita circular de uma particula com momento angular
por unidade de massa, ou seja, L = rv. Escrevendo em unidades convencionais, no

limite newtoniano

202
= — 2.
r oM (2.56)
donde vem
GM
v = - (2.57)

Analisando a estabilidade da 6rbita em r_(min), encontra-se

1 [ L?

D*Vig
or?

r_=3m

0 que mostra que r_(min) é um ponto de maximo e a érbita é instavel.
Portanto, conclui-se que as érbitas sao:
e Estaveis para r > 6m;
e Instaveis para 3m < r < 6m.

Estando em o6rbita uma particula emitirda radiacao gravitacional, desviando-se
levemente do movimento geodésico. Situada inicialmente numa orbita circular r. > m
(com E < 1), lentamente ela espiralard para um raio menor, devido a perda de energia
por radiacdo, se aproximando do raio orbital r; = 6m. Assim que a particula atravessa o
r1, rapidamente caird no horizonte de eventos [9].

Na fig. tem-se um grafico do potencial efetivo relativistico (linha continua)
e o newtoniano (linha pontilhada) para uma particula em fungao da distancia. Observe
a diferenca entre os mesmos quando r — 0. No caso newtoniano (Eq. a barreira

centrifuga sempre domina com V. — oo. Neste caso nao ha r_ e uma particula ndo pode
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cair em direcio a r = 0 com L # 0. Na geometria relativistica de Schwarzschild (Eq.
2.38)), Vg — —o0 quando r — 0 e, mesmo com L # 0, a particula pode cair em diregao a
singularidade.

of

1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
\
A}
1
\
1
\
\
\

Figura 2.5: Potenciais efetivos relativistico (linha continua) e newtoniano (linha pontilhada)
em fungao da distancia. Baseado em [39] 25].

Perceba que o potencial efetivo relativistico de Schwarzschild é semelhante ao
potencial efetivo newtoniano, diferindo apenas o tltimo termo. Para grandes valores de r

o potencial efetivo relativistico é aproximadamente igual ao potencial efetivo newtoniano.

Para valores pequenos de 7 o termo ~ 1/r3 torna-se relevante e leva a diferenca entre eles.
Orbitas Abertas

As 6rbitas de uma particula séo abertas se ela possui uma energia tal que E? > 1
explora-las.

[40, [41]. Nesse momento nao temos interesse nessas 6rbitas, de modo que nao iremos

2.3.6 (Geodésicas Tipo Luz

Na sequéncia serao analisadas as geodésicas circulares do tipo luz, que sdo as
geodésicas descritas pelos fétons. Ao longo de uma trajetéria de um raio de luz, ds? = 0,

de modo que nao se pode usar o tempo préprio como parametro [21, [3T), 40].

Se um féton, oriundo do infinito, deslocar-se em direcao ao BN numa trajetoria
nao radial, ele seguird uma trajetéria curvilinea. Se a energia do féton for suficiente para

vencer a barreira de potencial, ele avancard em direcao ao horizonte de eventos, sendo
capturado pelo BN. Caso contrario, ele sera refletido e escapara para longe.

A fig. (2.6) apresenta um grafico do potencial efetivo para fétons, em fungao da

distancia. Sendo x = 0 e fazendo (0V./0r) = 0, a partir da eq. (2.37)) vem

—L*r+3mL* =0,

(2.59)
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cuja solucao é
re=3m = —rg. (2.60)

V*f A

(&

2Zm 3m

Figura 2.6: Potencial efetivo para a érbita de fétons. Baseado em [40, 2], 31].

Calculando a derivada segunda de (2.37) em r = 3m encontra-se

a2vef _E2
e = Gy <0 (2.61)

r=3m

o que significa que r = 3m é um ponto de maximo, cujo valor do potencial efetivo é

EQ
Var(3m) = 2. (2.62)

A orbita para fétons existe apenas para r = 3m e é instavel. Uma pequena perturbacao
é suficiente para desfazer a orbita.
Pela equacio do potencial efetivo (2.34)), tem-se que E? =2FE.+ k. Sendo k = 0

e Feotax = Vefmax, @ Partir de (2.62) vem

(2.63)

Dessa forma, pode-se concluir que:

e Se E? > [?/(27m?), os fétons que se aproximam do BN descreverdo uma geodésica
espiral que tende para a oOrbita circular com r = 3m. Essa orbita ¢ instavel e os
fétons serdo capturados pelo horizonte de eventos (r = 2m) ou escapardao para o

infinito se estiverem direcionados para fora.

o Se (2 < L2 /(27m?), os fétons que se aproximam da regidao r > 3m serao defletidos,

porque ha um ponto de retorno.
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2.3.7 Forca de Maré e Raio de Roche

A forca de maré é provocada pela forca gravitacional diferencial, sendo esta a
diferenca entre as forcas gravitacionais exercidas em duas particulas vizinhas por um outro
corpo, mais distante. Essa forca tende a separar as duas particulas e, se elas constituem
um mesmo corpo, a forga diferencial tende a alonga-lo ou até rompé-lo. A seguir este
fendmeno serd descrito brevemente [2] 9, 3].

Considere um corpo de teste de massa mg a uma distancia » de um corpo de
massa M, sendo este iltimo o que provoca a maré. Derivando a lei da gravitagdo universal

F = —GMmy/r?, obtém-se
2GMm[)

r3
onde dr é a distancia entre dois pontos no corpo de teste.

dF = dr, (2.64)

Uma consequéncia da for¢a de maré é que o corpo de teste nao pode chegar muito
proximo do corpo de massa M sem se romper. A distancia minima do centro do corpo
gerador da maré que o corpo de teste pode chegar sem se tornar instavel é chamado de
limite ou raio de Roche, em homenagem ao astronomo francés Edouard Roche. A seguir
sera calculado esse limite para um corpo de teste sélido.

Considere duas particulas de massas iguais a mg se tocando (fazem parte de
um mesmo objeto), separadas por uma distancia dr. A forga gravitacional entre essas
particulas é

F, = C;(Zl:;%' (2.65)
A partir de (2.64) tem-se que a forga de maré que um corpo de massa M, localizado a

uma distancia d do corpo de teste, exerce sobre este é

_ 2GMmydr

F, B

(2.66)

Para as duas particulas permanecerem juntas, a forca gravitacional deve contra-
balancgar a forga de maré. Igualando as relagoes (2.65)) e (2.66]),

12M
d= ] —. (2.67)
mo

Escrevendo as massas dos dois corpos em funcio de suas densidades, M = (4/3)7mR>py e
mo = (4/3)7(dr/2)3py, onde R é o raio e py ¢ a densidade do corpo gerador da forca de

maré e p,,, € a densidade do corpo de teste, encontra-se o limite de Roche

d=2523"2LR. (2.68)
Pmyg

Quando o corpo de teste nao é sélido, mas um fluido, o coeficiente da eq. (2.68|) é 2,44.
Para corpos esferoidais sélidos mantidos coesos por forcas de tensao intrinsecas, o valor
do coeficiente é 1,38 [2].
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Como exemplo pode-se citar o caso da Terra e da Lua. A Lua tem uma o6rbita
estavel em torno da Terra com um raio de cerca de 384.000 km. Ela se romperia ao se
aproximar da Terra numa distdncia menor que 7.527 km [2].

Ao se aproximar de um BN, um corpo de densidade p. é desintegrado pelas forcas

de maré a uma distancia denominada raio de Roche

RRoche =rgd pBN? (269)

Pe

onde rg é o raio de Schwarzschild e pgy é a densidade do BN.

Um conceito equivocado é de que um BN suga a matéria ao seu redor. Isto
somente acontece se a matéria chegar a uma distancia menor do que o seu Rgroche- NO
entanto, tudo que vai ao seu encontro fica retido em seu interior.

A atragao gravitacional sentida por um observador situado em r > rg é a mesma
que seria sentida se, ao invés do BN, tivesse um outro objeto qualquer com a mesma
massa M. O limite de Roche delimita o volume em torno de um astro no qual a matéria

estd ligada gravitacionalmente a ele.

2.3.8 Rendimento no Processo de Acrecao

Um gas no disco de acre¢ao num corpo central massivo distribui-se em orbitas
circulares ao redor do objeto compacto. No entanto, devido a viscosidade e a turbuléncia,
o gas perde momento angular e move-se para o interior, perdendo energia potencial gra-
vitacional e aquecendo, emitindo radiacdo. A seguir sera estimada a eficiéncia energética
desse processo para uma particula [31, [, 25].

Seja E a energia por unidade de massa medida de uma particula no infinito
(E’oo = 1). A energia de ligacao de uma 6rbita do BN é a diferenca entre a energia por
unidade de massa da particula em repouso no infinito e a energia da particula por unidade

de massa movendo-se nessa érbita (F), ou seja,

n=1-E. (2.70)

Esse é o rendimento energético que pode ser liberado em processos gravitacionais, como
na acrecgao.

A valor maximo da energia liberada por uma particula corresponde ao movimento

da mesma do infinito para a ISCO. A partir da eq. (2.33) tem-se que a energia de uma

particula (k = +1) em movimento circular (- = 0) é

E2:_27m+2_2m[~/2
r 72 r3
Sendor =r;y=6me L= 2\/§m, obtém-se £ = 2\/5/3 e

24/2
n=1- \3[ ~ 0,057 = 5,7%, (2.72)
que ¢ a eficiéncia maxima da radiacao emitida no disco de acrecao num BN de Schwarzs-

+1. (2.71)

child. Esse valor é cerca de 10 superior ao rendimento existente em processos nucleares.
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2.4 Buraco Negro de Reissner-Nordstron

A solugao de Reissner-Nordstron é também uma solugdo das equagoes de campo
de Einstein e foi desenvolvida pelos fisicos Gunnar Nordstron e Hans Reissner. Ela des-
creve o campo gravitacional de um corpo esférico estatico de massa M carregado eletrica-
mente com carga elétrica (). A seguir serd exposta resumidamente essa solugao, baseado
em [33] (10, 24], 3T, 23]

No universo a matéria apresenta-se predominantemente neutra eletricamente, ou
seja, composta por cargas elétricas positivas e negativas em iguais quantidades. Dessa
forma, nao se acredita que existam BNs com carga elétrica consideravel, pois a matéria
que o originou muito provavelmente era neutra.

Do ponto de vista matematico existe a possibilidade de um BN carregado eletri-

camente, cuja métrica é
2 2m  Q? 2 2m Q2_12 2/ 102 ‘2 2
ds*=—|1——+ 5 |dt"+ |1 — —+ = | dr®+7r(df” +sin*0d¢~). (2.73)
r r r r

Se @ = 0 a métrica de Reissner-Nordstron (2.73) torna-se a métrica de Schwarzschild
.
Entre as suas caracteristicas, um BN de Reissner-Nordstron possui dois horizontes

de eventos, os quais sao dados por

ry =m=x \/meQ2 (2.74)

A carga elétrica de um BN pode ser estimada pela sua interagdo com atomos ionizados.
No entanto, até o momento nao se conhece nenhum BN carregado eletricamente.

Se m? — @Q* < 0 ou m < |Q], entdo ndo existem horizontes de eventos e a
singularidade esta desprotegida, sendo chamada singularidade nua. De acordo com a
Conjectura do Censor Coésmico, idealizada pelo fisico-matemético inglés Roger Penrose,

toda singularidade é envolvida por um horizonte de eventos.

2.5 Buraco Negro de Kerr

2.5.1 Histoérico

A solugao de Kerr foi desenvolvida em 1963 pelo matematico neozelandés Roy
Patrick Kerr [43], descreve um BN com rotagao e constitui uma solugao das equagoes de
campo de Einstein. As geodésicas da geometria de Kerr foram calculadas primeiramente
pelo fisico australiano Brandon Carter em 1973 [37, [5, [5, 9].

A rotacao de uma estrela se opoem parcialmente ao colapso gravitacional, de
modo que ela pode conter mais massa do que seria o caso se a mesma nao tivesse rotacao.

Para estrelas que giram rapidamente, existe um limite superior absoluto na rotacao estavel
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definido pela frequéncia de Kepler, Q, = \/GM/R?, que é a frequéncia maxima que a
estrela pode ter antes que comece a perder massa na regiao do equador.

Como a rotagao deve ser comum na matéria que colapsa para formar um BN,
devido a conservagao do momento angular ¢ provavel que a maioria dos BNs apresentem
rotagdo. Os BNs com rotagdo ou momento angular intrinseco (spin) sdo descritos pela
solucao de Kerr, a qual depende, além da massa M, do momento angular J.

A solucao de Kerr é mais trabalhosa que a de Schwarzschild, o que torna a
estrutura de um BN com rotacio mais complexa do que o BN estdtico. E importante

ressaltar que a solucao de Kerr foi obtida quase 50 anos apés a solugao de Schwarzschild

2.5.2 A Métrica de Kerr

A seguir serd apresentada a métrica de Kerr e exploradaa as principais proprie-
dades dos BNs providos de momento angular, com base nas referéncias [25] 24) [10].
A métrica de Kerr em coordenadas de Boyer-Lindquist para um BN de massa m

que gira na direcao ¢ e possui momento angular J é

2 dmrasin® 0
ds? = — (1= 20 g2 — (2T g+ L
p p A

sin? 0d¢®, (2.75)

+ pdf* + <T2 +a® + —era2 sin” 0)

onde os termos a, p e A sao definidos, respectivamente, por

a= ;)]1, (2.76)
p=r1r>+a’®cos? b, (2.77)
A =7r% —2mr + a*. (2.78)

As coordenadas de Boyer-Lindquist relacionam-se com as coordenadas cartesianas como

x = rsinf cos ¢ + asinfsin ¢,
y = rsinfsin ¢ — asin 6 cos ¢ (2.79)

z=rsind

22 +y? + 22 = r? + a®sin? 0.

O termo a é um parametro definido por que relaciona o momento angular
com a massa do BN. Seus valores estao situados no intervalo 0 < a < m. Se a = 0,
J =0 e a métrica de Kerr reduz-se a métrica de Schwarzschild (BN estatico).
Se a = m, tem-se J = m?, e neste caso o BN é chamado BN de Kerr extremo, onde
o horizonte de eventos esta girando na velocidade da luz. Praticamente todos os BNs

possuem a # 0, sendo os lentos com a = 0,3 — 0,4 e os considerados rapidos com a > 0,95.
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De acordo com algumas observacoes, os BNs supermassivos com M < 3 x 107 M, giram
com a > 0,9 e os com M > 8 x 107 M, giram de forma mais moderada. As rotacdes dos
BNs sao estudadas a partir da analise do efeito Doppler do espectro de raios X emitidos
pela parte interna do disco de acrecao, o qual fornece informagoes sobre a estrutura do

disco e, consequentemente, sobre o seu momento angular [44].

2.5.3 Singularidade, Horizonte de Eventos e Ergosfera

Na sequéncia serao descritas a singularidade, os horizontes de eventos e a ergosfera
de um BN de Kerr, com base em [25] 24], 38, 37, [31].

Analisando a eq. percebe-se que a singularidade ocorre quando > = 0
ou 12 4+ a’cos? = 0, que se verifica, para a # 0, quando r = 0 ou cosf = 0.
Sendo z o eixo de rotagdo do BN (z = 0), a partir de vem que 22 + y* = a® o
que corresponde a um anel de raio a situado no plano equatorial z = 0. Percebe-se que,
diferentemente de um BN de Schwarzschild onde a singularidade é uma linha, num BN
de Kerr a singularidade esté diluida em um anel fino em torno do centro. Quanto maior
a velocidade angular do BN, maior é o anel da singularidade.

Na ﬁg. tem-se uma ilustragdo do BN de Kerr, na qual aparece a singularidade,

os horizontes de eventos, as superficies Sy e a ergosfera.

A

Horizonte de eventos r=1, Singularidade

Superficie S,
Horizonte de eventos r=1r-

Superficie S_ Ergosfera

Figura 2.7: Buraco negro de Kerr [31].

O horizonte de eventos estd situado no ponto onde o termo dr? da eq. ([2.75)
muda de sinal, e isso ocorre quando A = 0. Resolvendo a eq. (2.78)), 7?2 — 2mr + a? = 0,

encontra-se dois horizontes de eventos, os quais sao dados por

ry =m=Evm?— a2 (2.80)
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O caso de interesse fisico da relagao (2.83) é para m? — a® > 0. O horizonte de
eventos externo ¢ descrito por r, e o interno por r_, sendo este tltimo chamado horizonte
de Cauchy. O horizonte descrito por r; é semelhante ao de Schwarzschild.

Analisando os dois extremos de rotacao para o BN de Kerr:

e Paraa — 0,7, — 2m e r_ — 0 (ndo existe), o que representa um BN de Schwarzs-
child.

e Paraa — m, r. =r_ — m, de modo que os dois horizontes se sobrepoem.

Constata-se que o horizonte de eventos de um BN de Kerr continua sendo uma
superficie esférica mas é menor que o horizonte de eventos de um BN Schwarzschild. O
horizonte de eventos é uma superficie tipo luz (nula) que limita a regiao na qual, se algo
cair, é impossivel retornar.

Considere um féton orbitando o plano equatorial de um BN. Sendo ds? = 0,

dr=dd =0e 6 =m/2,aeq. (2.75) fica

2 4 2mra’®
—(L—”")ﬁ”—("mvdm¢+<ﬁ+a?+7ma>wf=0- (2.81)
p p p

Dividindo a equacdo por dt? e sendo gb = d¢/dt, vem que

B (1 B 2mr> B <4m7’a> . (7“2 e 2mm2> 2= (2.82)
p p p

Escolhendo os coeficientes

p
dmra

B=-— : (2.83)

p
O:_O_%W>

P
escreve-se ([2.82) como uma equacio algébrica quadratica A+ Bd+C = 0, cuja solugao

’ B+ VB IAC
2A '

Um féton permanece estaciondrio ao redor de um BN quando 7 = § = qb =0. A
partir da eq. percebe-se que ¢ = 0 quando C' = 0 na raiz positiva. Sendo C' dado
por (2.83)) e p dado por , fazendo C' = 0 encontra-se 72 — 2mr = 0, cuja solucao

fornece o raio da superficie estaciondaria externa no equador,

b= (2.84)

re, = 2m. (2.85)

A superficie S, envolve completamente o horizonte de eventos externo (r ), tocando-o nos

polos (rg, > ry). Aregido em forma de toroide entre o horizonte de eventos externo (1) e
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a superficie Sy é chamada de ergoregiao ou ergosfera (11 < r < rg,). A ergosfera arrasta
o espaco-tempo ao seu redor, obrigando tudo a girar no mesmo sentido do BN, inclusive a
luz. Nessa regiao nada pode permanecer estatico, com respeito a observadores distantes,
pois o sistema de referéncia é arrastado. Portanto, um féton permanecera estacionéario
somente sobre a ergosfera. Uma particula massiva ou um féton que entra na ergoregiao
pode escapar dela ou cair no BN, dependendo da velocidade e do angulo de incidéncia.
De acordo com o Processo de Penrose, idealizado pelo fisico Roger Penrose, as
particulas podem extrair energia de um BN em rotagao. Suponha que uma particula
entre na ergosfera e seja dividida em duas, de modo que uma cai no horizonte de eventos
externo e a outra escape para o infinito. A particula que escapou pode ter mais energia
que a particula capturada, sendo essa energia oriunda da diminui¢ao do momento angular

do BN. Como consequéncia, o BN diminui sua rotagao [40].

2.5.4 Geodésicas ao Redor de um Buraco Negro de Kerr

Na sequéncia serao analisadas as geodésicas no BN de Kerr, em especial as 6rbitas
circulares [25], 31].

Considere a Lagrangiana de uma particula movendo-se no plano equatorial (6 =
/2 e =0):

2 o dma. - 2 2ma?\ -
L:—(1—m) 2o e Ty <r2+a2+ma> . (2.86)
r r A r
As equagdes de Euler-Lagrange para as variaveis t e ¢ sao,
2 .2 . - 2 . 2ma?\ - -
(1—m)t+ma¢:E, el <r2+a2+ e >¢=L, (2.87)
r r r r

onde E é a energia por unidade de massa e L o momento angular por unidade de massa

da particula. Resolvendo para f e gﬁ, encontra-se

| oma?\ -~ 2mal
t=—|r*+ad* E— 2.
A Kr +a” + " ) " ] (2.88)
e .
. 1 2m\ ~  2makl
=—|(1—— )L ) 2.89
¢ A [( r ) + T ] ( )

A expressao que determina as geodésicas das particulas massivas e dos fétons na

métrica de Kerr é

= 4V, (2.90)

onde

(2.91)

¢é a energia efetiva e

o T2 2(12 T [\ 2
Vi(r, B, 1) = — " Lo —a (E—r) m(L—ak) (2.92)

r 272 73
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o potencial efetivo.
Para particulas massivas (k = +1) a eq. (2.92)) fica

m L? — a*(E? - 1) B m(L — aE)?

V;) 7E7z = -
o7 ) r 22 r3

(2.93)

Para fétons (k = 0):

- - [?—a’E? m(L—aE)?
Valr, B, L) = = 5— - ==

A solucao de Kerr ndao admite geodésicas radiais. Devido ao arrastamento do

(2.94)

espago-tempo provocado pela rotagdo do BN, as geodésicas sao necessariamente curvas.

Orbitas Circulares de Particulas

A obtencao de uma expressao algébrica para o raio das Orbitas circulares na
solucao de Kerr é mais complexa que no caso de Schwarzschild, pois o potencial efetivo
depende também de F.

Para uma 6rbita circular estavel de raio r = r. (7 = 0), a partir de e
tem-se Fof = Vi, ou

E2—1:_@_i_Lz—az(Ez—l)_Mm(L—aE)Q‘ (2.95)
2 r 2r2 r3

Fazendo a substituicdo de varidveis, u = 1/r, escreve-se as egs. (2.93)) e (2.95))

como e
S L*—a*(FE* -1 . .
Vig(u, B, L) = —mu + [ a’( )] uw? —m(L — aE)*u® (2.96)
e
—2mu + [L? — a®(E? — 1)]u* — 2m(L — aE)*u® = E? — 1. (2.97)
Introduzindo a varidvel = L — aE, escreve-se (2.96) e (2.97) como
3matu® — (22 + 20z E 4+ a®)u+m =0 (2.98)
e
2mu + (22 + 2azF + a®)u® — 2mau® = E — 1. (2.99)
Somando a eq. (2.99) com a eq. (2.98) multiplicada por wu,
E? = 2ma*u® — mu + 1. (2.100)

Rearranjando a eq. (2.99)) vem que

2axEu = z*u(3mu — 1) — (a*u — M). (2.101)

Eliminando E entre as egs. (2.100) e (2.101) obtém-se a equacdo quadratica para x:

w?[(3mu — 1) — 4a’mu®|z* —

2u[(3mu — 1)(a*u — M) — 2ua®(mu — 1)]2* + (a®*u —m)* =0, (2.102)
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cuja solucao é, considerando apenas o sinal negativo

(av/u % /m) '
\/u(l — 3mu F 2avVmu?)

Inserindo (2.104) em (2.100]), encontra-se que, para uma Orbita circular estével,

1 —2muF avmu3
\/1 — 3mu F 2avVmu?

Sendo que L = z + aF, a partir de (2.104)) obtém-se

[ vm(l + a®u? £ 2avmu?
\/ﬂ\/l — 3mu F 2avVmu?

O raio r = r. de uma O6rbita circular é encontrado fazendo dV./Or = 0. Consi-

(2.103)

r=—

E =

(2.104)

(2.105)

derando uma estabilidade marginal da orbita, é necessario que

a;v;f = 0. (2.106)
Vem que ; , , ; ,
= B @:) e (aa;/;f " 288‘1/?) =0 21
Sendo que OVe/Ou = 0, tem-se que 9*Vy/Ou? = 0,
a;;ef — 6m(L — aB)u— L — (B> — 1], (2.108)
donde vem Y 2? + 2axE + a? (2.109)
6mr? ' '
Levando em ,
1 — 3a*u® — 6mu F 8avVmud = 0. (2.110)
Substituindo u por r, u = 1/r, vem
r2 — 6mr. — 3a*> F S8a/mr, = 0. (2.111)

O sinal — corresponde a uma orbita contraria a rotagdo do BN e o sinal + corresponde a
uma orbita no mesmo sentido de rotacao.

Analisando, agora, as orbitas circulares limites para o BN de Kerr:
e Sea=0,aeq. (2.111) fica > — 6mr = 0, donde vem
r. = 6m, (2.112)

que ¢ o r; para o BN de Schwarzschild.
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e Se a = m, para uma Orbita no mesmo sentido de rotacao do BN,
72 — 6mr. — 3m* — 8my/mr. = 0, (2.113)
cuja solugdo é (por inspecao direta)
re =m. (2.114)
Se a drbita tiver o sentido oposto de rotacao,
r2 — 6mr. — 3m* + 8my/mr. = 0, (2.115)

cuja solucao ¢
re = 9m. (2.116)

Para uma particula em érbita no mesmo sentido do BN, os valores de E e L sdo

- 1 = 2m

V3 V3

Fazendo a derivada segunda do potencial efetivo (2.93)) em r. = m encontra-se

(2.117)

(2.106)), o que mostra que r; = m é um ponto de inflexdo, e que esta orbita circular no
plano equatorial de um BN de Kerr é marginalmente estavel.
No BN de Kerr, o raio da ISCO depende do valor de a, de modo que

m<rr<6m. (2.118)

2.5.5 Rendimento no Processo de Acrecao

A existéncia da ISCO tem importantes consequéncias na astrofisica. A matéria
que cai no BN espirala através do disco de acrecdo para o ry, mergulhando no BN e
aumentando o seu momento angular J. Esse aumento faz com que J fique préximo do
extremo J = m?. Estando préximo de J = m?2, o BN comeca a apresentar fendmenos
astrofisicos altamente energéticos, como a ejecado de matéria, a producao de raios X, entre
outros [40], 31, 25].

Seja E a energia por unidade de massa medida de uma particula numa determi-
nada oérbita. A energia de ligagdo da particula na érbita é 1 — E, sendo esta a energia que
pode ser liberada no processo de acrecao.

O valor maximo da energia liberada corresponde a um BN com a = m. Sendo
E = 1/4/3, encontra-se que o valor limite do rendimento energético que pode ser liberado
por uma particula durante a transicao de uma orbita aberta para a érbita circular estavel
mais interna (r; =m) é

n=1-— \}3 ~ 0,42 = 42%. (2.119)
O processo de acrecao em objetos compactos é responsavel pelos fend6menos mais energé-

ticos conhecidos no universo.
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2.6 Buraco Negro de Kerr-Newman

A solucao de Kerr-Newman descreve um BN em rotacao e com carga elétrica.
Partindo da solucao de Kerr, foi generalizada pelo matemético Erza Newman [23, [38].
Para um BN de massa m, momento angular J e carga elétrica () que gira na

direcao ¢, a métrica de Kerr-Newman ¢

tn2
ds? — — (1= 2T g (AmrasntO) s P gy
p p A

sin? 0d¢*, (2.120)

+ pdf* + (7“2 +a® + —2mm2 sin” 9)

onde os termos a, p e A sao definidos, respectivamente por

J
a=—, p=1r>+a*cos?0, A=7r%—2mr+ad+ Q% (2.121)
m

O BN de Kerr-Newman é um elipsoide com uma singularidade em forma de um

toroide, horizontes de eventos dados por

ry =m—y/m?—a?— Q2 (2.122)

e superficie S, que envolve a ergosfera dada por,

re+ =m+ \/m2 —a?cos? 0 — Q2. (2.123)

Devido a velocidade rotacional do BN e ao fato deste ser eletricamente carregado,
um intenso campo magnético é gerado, criando um fluxo intenso de matéria que, devido

a sua interacao violenta, gera e emite fétons de raios gama.

2.7 O Renascimento dos Buracos Negros

Em 1939 os fisicos norte-americanos Julius Oppenheimer e Hartland Snyder pu-
blicaram um trabalho no qual constataram que estrelas massivas colapsariam totalmente
sob a influéncia do seu préprio campo gravitacional, originando objetos frios e negros,
incapazes de emitir radiacao eletromagnética [37]. Esta ideia ainda primitiva de BN nao
foi bem aceita e a maioria dos fisicos nao acreditava que pudesse existir objetos com as
caracteristicas citadas. O préprio Albert Einstein publicou um trabalho no mesmo ano
no qual afirmava que o colapso gravitacional nao resultaria na formagao de um BN [33].

Em 1958 o fisico David Finkelstein publicou um trabalho no qual interpretou a
esfera de raio rg como uma espécie de membrana unidirecional que apenas permitiria o
cruzamento de trajetorias fisicas, particulas e fétons, de fora para dentro. Essa esfera
funcionaria como uma fronteira entre duas regioes, sendo a externa completamente desco-

nectada da interna. Surgia, entdo, o conceito de horizonte de eventos, que de fato é o que
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distingue e define um BN. A partir de entao, alguns grupos de fisicos passam a estudar
mais intensamente estes misteriosos objetos [33].

O entusiasmo pelos BNs aumentou na década de 1960 com a descoberta dos
quasares e das estrelas de néutrons. O termo Buraco Negro foi cunhado inicialmente pela
jornalista Ann E. Ewing, que ouvira num congresso cientifico, e amplamente divulgado a
partir de 1967 pelo fisico norte-americano John Wheeler, através do artigo Our Universe:
The Known and the unknown (Nosso Universo: o conhecido e o desconhecido), publicado
no American Scholar e no American Scientist em 1968 [33, [45]. Nas décadas seguintes a

pesquisa nesse assunto se intensificou e atualmente constitui uma das fronteiras da ciéncia.

2.8 Evidéncias e Deteccao de Buracos Negros

2.8.1 Introducao

No discurso ao receber o Prémio Nobel de Fisica em 1983, o fisico indiano Subrah-
manyan Chandrasekhar afirmou que os BNs sdo os objetos macroscopicos mais perfeitos
e mais simples que existem no universo [37]. No entanto, apesar de suas notaveis carac-
teristicas, suas detecgoes e observagoes sao bastantes dificeis.

O nimero de BNs existentes no universo é imenso. O niimero de BNs estelares
na Via Lactea, por exemplo, é de cerca de 1 x 10%. Estima-se também que existam nela,
cerca de 3 x 10 de estrelas, e que no universo existam centenas de bilhdes de galdxias
[46].

Em 1971 o satélite Uhuru detectou a primeira fonte de raios X associada a um
BN: Cygnus X-1. Este foi o primeiro candidato a BN, esta situado a cerca de 6 mil
anos-luz da Terra e possui massa de cerca de 20 M, [38]. Cygnus X-1 é uma fonte na
constelagao do Cisne que emite raios X em escalas de tempo de milissegundos, indicando
que o disco de acrecao em torno de um BN estelar tem dimensoes da ordem do diametro
da Terra. Pelas velocidades calculadas a partir do efeito Doppler observado no espectro
da estrela, concluiu-se que ela faz parte de um sistema binario e que sua companheira é
um BN [I0].

No centro da Via Léictea existe um BN supermassivo denominado Sagitario A*,
com massa de 4 x 10° M. Mapeando-se as érbitas de algumas estrelas na regidao do céu
denominada Sagitario A, constatou-se que as mesmas orbitam ao redor de algum objeto
supermassivo que, pelas dimensoes e pelo conhecimento atual, s6 pode ser um BN. Quando
BNs supermassivos acretam intensamente matéria, eles formam os chamados quasares, que
sdo os objetos mais brilhantes do universo, chegando a ter uma luminosidade 103 vezes
maior que uma galaxia inteira.

Umas das principais caracteristicas de um BN é a existéncia do seu horizonte de
eventos. No entanto, certos trabalhos cientificos apontam que é impossivel ter uma prova

direta da sua existéncia. Nao é possivel observar diretamente um BN porque ele nao emite
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radiagao eletromagnética [9]. Quanto a radiacdo de Hawking, ela é de baixa intensidade
para ser detectada atualmente. No entanto, se ela existir, ha grande expectativa de que
seja detectada nos proximos anos com a nova geracao de telescépios.

O que deseja-se obter ¢ a imagem das redondezas do horizonte de eventos. Em
especial, espera-se obter um circulo luminoso ao redor de uma esfera negra, o que seria a
sombra do BN. O BN captura os raios de luz que nele caem, de modo que ele projeta uma
sombra sobre os gases que estao acretando ao seu redor. No entanto, a regiao ao redor
da sombra é suplementada por outras ondas de luz oriundas de tras do BN. O efeito da
lente gravitacional curva fortemente os raios de luz, de modo que o material atras do BN
contribui com a luz em torno da regiao escura. Os BNs visiveis sdo apenas os que acretam
matéria. A maioria deles sdo inativos e permanecem ocultos [47].

Entre as formas de deteccao hé a andlise do movimento de estrelas ao seu redor,
devido a interagao gravitacional, o estudo dos discos de acrecao e a deteccao e andlise de

ondas gravitacionais. Comentaremos brevemente sobre cada um deles.

2.8.2 Interacao Gravitacional

Os BN podem ser observados de maneira indireta, através da interagao gravita-
cional com os outros corpos. No entanto, o pequeno tamanho e a grande massa de um
BN (comparados a outros astros), gera um intenso campo gravitacional, tornando possi-
vel movimentos extremamente rapidos. Por exemplo, o periodo de uma érbita num BN
estelar pode ser menor que 1 ps (microssegundo) [47].

Um dos modos de detectar um candidato a BN estelar é procura-lo em sistemas
binarios onde uma das estrelas é invisivel. Através do estudo da deflexdo da érbita da
estrela visivel pode-se determinar a massa do objeto invisivel, comparando o resultado
com a massa de um BN. A tnica maneira que a massa de um BN pode ser medida é se
ele estiver num sistema binario.

Os BN supermassivos podem ser estudados analisando o movimento de varias
estrelas ao seu redor, de maneira semelhante ao sistema bindrio. Estes BNs produzem
também o fendmeno das lentes gravitacionais, que é a deflexdo da luz oriunda de galaxias
distantes que, ao passar nas proximidades do BN, acompanham a curvatura do espaco-

tempo.

2.8.3 Disco de Acrecao

Um indicio de que o sistema possa conter um BN é a presenga de um disco de
acrecao, que se forma pela captura de matéria dos seus arredores. A matéria se movimenta
em direcdo ao BN em trajetorias espirais, formando o disco. A friccao das particulas de
matéria no disco provoca o seu aquecimento até altas temperaturas, provocando a emissao
de raios X, cujos fotons fogem antes de entrarem no horizonte de eventos. Os raios X

sao também oriundos de outras fontes, de modo que devem ter algumas caracteristicas
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proprias para serem originarios dos discos de acrecao de BN. Na acre¢ao ocorre a seguinte

transformacao de energia:
Potencial Gravitacional = Cinética = Térmica = Radiacao.

O disco de acrecao produz também o efeito Doppler da radiacao. Se o disco
estiver inclinado em relagao ao observador, este verd um lado do disco se aproximar e o
outro se afastar com a mesma velocidade, que é da ordem de milhares de km/s para um
disco de acrecao de um BN. Dessa forma, a radiacdo que é emitida de um lado possui
um comprimento de onda menor que a emitida no outro lado. O comprimento de onda
de uma fonte de radiagdo que se movimenta com velocidade v em relagdo ao observador
é deslocado de um valor dado por

AN v 1
—_— = — 2.124
A 60059<1_U2/62>, ( )

onde # é o angulo entre o vetor velocidade e a linha de visada e ¢ a velocidade da luz [2].

Além de radiacao eletromagnética pode-se também observar os jatos espiralados
de particulas com velocidades na ordem da velocidade da luz, emitidos em sentidos opostos
nos polos, perpendiculares ao plano do disco. Esses jatos se estendem por distancias de

até 10° anos-luz [38].

2.8.4 Ondas Gravitacionais

As ondas gravitacionais sao ondulagdes no espago-tempo previstas pela TRG e
detectadas recentemente. Essas ondas se propagam na velocidade da luz e possuem baixa
intensidade, o que dificulta a sua deteccao.

O primeiro sinal de uma onda gravitacional (evento GW150914) foi detectado no
LIGO (Laser Interferometer Gravitational Wave Observatory ou Observatério de Ondas
Gravitacionais por Interferometro Laser) em setembro de 2015, e o resultado divulgado
em fevereiro de 2016. O sinal registrado por dois detectores condiz com o previsto teori-
camente como oriundo da colisao de dois BNs, com massas de 36 Mg e 29 Mg, originando
um BN de 62 M. A diferenga de massa (3 Mg) foi convertida em radiacao gravitacional,
que se propagou no espago [48].

O objetivo no futuro é usar as ondas gravitacionais como uma nova astronomia.
Em vez de observar o universo captando e analisando a radiacao eletromagnética, como
é feito atualmente, pode-se estuda-lo detectando e analisando as ondas gravitacionais.
Sendo que os BNs nao emitem radiacao eletromagnética, seria uma forma interessante

estuda-los através das ondas gravitacionais.

2.8.5 Imagem Direta

A primeira imagem direta de um BN (sombra) foi divulgada em abril de 2019,

apos cerca de 2 anos de tratamento de dados de fotografias obtidas por radiotelescopios.
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Trata-se de um BN supermassivo localizado no centro da galédxia Messier 87, denominado
MS8T7*, distante 53 x 10° de anos-luz e com massa de cerca de 6,5 x 10 M. Nao se trata de
uma fotografia, mas de uma imagem criada por algoritmos computacionais baseados em
modelos matematico e em fotografias obtidas por radiotelescépios do projeto EHT (Event
Horizont Telescope ou Telescopio do Horizonte de Eventos) no comprimento de onda de
1,3mm. A imagem do M87* (ﬁg e suas analises foram publicadas em 6 artigos da
revista The Astrophysical Journal Letters [49, 50, 511, 52, 53, H4].

Figura 2.8: Sombra do BN M&7* [49].

O EHT ¢é formado por 8 radiotelescépios localizados em diferentes locais do pla-
neta e capturam simultaneamente os dados de uma regiao de interesse, simulando um
radiotelescopio virtual gigante do tamanho da Terra. O objetivo inicial do EHT ¢é foto-
grafar e estudar 2 BNs supermassivos: o Sagitarius A*, localizado no centro da Via Lactea,
a 25,6 x 10® anos-luz, e o M87*. Apesar de estar mais préximo de néds, Sagitarius A* tem
massa de 4,3 x 10 M, cerca de 1.500 vezes menor que M87*, sendo mais dificil captar a
sua imagemﬂ De acordo com observagoes na ultima década, em diferentes comprimentos
de onda, Sagitarius A* é um dos BNs supermassivos de menor luminosidade conhecidos.
A luminosidade maxima dos picos é cerca de 8 a 9 ordens de grandeza abaixo da Lggq
para um BN com massa equivalente, além de ser altamente varidvel. As tltimas obser-
vagOes apontam para uma luminosidade maior sem precedente no espectro préximo ao
infravermelho, e podem ser decorrentes de alteragoes do fluxo de acregao, como resultado
da passagem proxima de alguma estrela [55], [56].

O que se observa na imagem da ﬁg. ¢ a sombra de um BN imerso num disco

de gas incandescente de plasma (disco de acre¢ao). A luz é mais intensa num lado porque

3Quanto maior a massa do BN maior o seu horizonte de eventos, o que produz uma sombra maior.
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o BN esta em rotacao e, ao girar, arrasta os raios de luz consigo. A imagem observada
estd de acordo com os modelos mateméticos de um BN de Kerr com a = 0,94 [52, 53| [54].

Devido ao desvio da luz produzido pelo préprio BN (efeito de lente gravitacional),
os radiotelescopios da EHT medem um didmetro para a sombra maior que o diametro da
esfera de fétons, sendo um pouco maior que o dobro do didmetro do horizonte de eventos
para o M87*. Além disso, num BN de Kerr a sombra produzida sofre uma deformacao
na circularidade, sendo de 10% neste caso especifico.

No inicio do ano de 2021 foram publicados 2 novos trabalhos ([57, 58]) que, além
de diversas outras informacoes, apresentam uma nova imagem de M87*, em luz polarizada,
a qual revela a estrutura do campo magnético localizado na borda do horizonte de eventos
(ﬁg.. E possivel ver os campos magnéticos no disco de acrecao que repelem o plasma,

ajudando-o a resistir a forca da gravidade.

Figura 2.9: Sombra do BN M87* em luz polarizada [5§].

Cerca de 10% da matéria do disco de acrecao de um BN acaba sendo ejetada,
na forma de vento e em jatos, e o campo magnético tem um papel fundamental neste
mecanismo. No M87* a taxa de acre¢io foi estimada em (3 — 20) x 107* Mg, /ano, a
intensidade do campo magnético em (1 — 30) G, a temperatura eletronica na ordem de
(1 —12) x 10'°K e a densidade média na ordem de 10¢~7 /cm? [57, 58].

Os BNs supermassivos existem no centro da maioria das galaxias ou até mesmo
em todas. Em algumas delas eles estao ativos, o que significa que estao emitindo radiagao
devido a acrecao de matéria. Se nao tem matéria envolta do BN para alimenta-lo, ele esté

silencioso. Sagitarius A* tem uma taxa de acrecao de matéria bem menor que M87*.
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Capitulo 3

Modelo de um Gas e Acrecao

Esférica

Neste capitulo calcularemos a energia que pode ser extraida através da acrecao e
citaremos as pesquisas pioneiras relacionadas a este fenomeno. A seguir abordaremos as
principais grandezas envolvidas no modelo de um gés acretado, o qual serd utilizado para

estudar o processo de acrecao esférica.

3.1 Acrecao

A palavra “Acrecao” ou “Acres¢ao” vem do latim Accrescentia, e significa a aglo-
meracao de elementos materiais. Na astrofisica este processo é responsavel pela formacao
de grande parte da estrutura no universo e consiste na captura e acumulacao de matéria
que se incorpora ou aglutina ao redor de um corpo central ja formado, como planetas,
estrelas, buracos negros (BNs) e galdxias em formagao [45] [59, [60].

Os primeiros estudos sobre este tema iniciaram no final da década de 1930 e se
intensificaram apods a década de 1960. O interesse ocorreu devido a tentativa de explicar
fenomenos altamente energéticos, como os quasares, os surtos de raios gama e os jatos de

particulas.

3.1.1 Definicao

A acrecao pode ser considerado como o processo astrofisico mais eficiente na
conversao de matéria em energia. Como exemplo de rendimentos maximos, podemos
citar: Fissao nuclear do 2%°U: 0,1%; Fusdo nuclear entre 2H e 3H: 0,37%; Conjunto de
reacoes de fusao nuclear do Sol: 0,7%; Acrecao num BN de Schwarzschild: 5,7%; Acrecao
num BN de Kerr: 42%; Aniquilamento matéria-antimatéria: 100%.

Ao comparar os rendimentos da acrecao num BN de Kerr com o da fusdo entre
2H e ®H constata-se que o primeiro pode ser superior a uma centena de vezes a fusao

nuclear do hidrogénio [61], [62]. Além disso, em vérios tipos de sistemas bindrios proximos
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a extracao da energia potencial gravitacional da matéria acretada é a principal fonte de
energia [63], 64].

De uma maneira simples, sera estimada a ordem de grandeza dessa energia. Para
um corpo de massa M e raio R, a energia potencial gravitacional liberada AFE,. pelo

acréscimo de uma massa M,. em sua superficie, por unidade de massa acretada, é

AE,. GM
M,.  R.’

(3.1)

onde G é a constante gravitacional. Percebe-se que a densidade de energia liberada
depende da relacao M/ R,, ou seja, quanto mais compacto o objeto, maior a eficiéncia na
liberacao de energia. Dessa maneira, a acrecao de matéria é um mecanismo poderoso para
producao de radiacao de alta energia em objetos compactos, como estrelas de néutrons e
BNs [63] [64].

E importante salientar que a eq. |) corresponde ao caso ideal onde toda a
energia potencial gravitacional é convertida em radiacao. Na realidade, a energia liberada

é uma fracao desse valor. Por isso introduz-se o rendimento 7, de modo que

AFE,. ~ nGM

— 2
M. R (3:2)

O valor maximo de 7 é cerca de 0,42 para um BN de Kerr em rotagdo maxima (como foi
demonstrado no capitulo 2), e pode ser inferior aos valores de fusao nuclear, dependendo
das condigoes em que a acregao ocorre.

O problema da acrecao é complexo, sendo bem descrito apenas em casos ideali-
zados, como, por exemplo, um fluxo estacionario de material acretante, numa geometria
esférica ou em formato de disco. Neste trabalho serdao explorados alguns aspectos de
acrecao em BNs.

Para uma relagdo fixa M/R,, a luminosidade de um sistema de acregdo depende
da taxa M,. = M = dM/dt em que a matéria é acretada:

_ nGM M

Loc = 3.3
5 (33

A maxima luminosidade emitida por uma estrela em equilibrio hidrostatico é conhecida
como luminosidade de Eddington ou limite de Eddington e implica um limite de M,
quando toda a energia cinética é transformada em radiacao [63} [65].

A partir da relagao estimaremos alguns valores para Lgqq. Um BN com
M = 15 M, por exemplo, possui Lggq = 2,0 x 103 erg/s, enquanto um BN supermassivo
com M = 10° My, possui Lgqq = 1,3 x 10*7erg/s. Por comparagio, a luminosidade do
Sol é Lo, = 3,8 x 1033 erg/s, e uma galdxia com 10! estrela semelhantes ao Sol, possui
L ~4x 10" erg/s.

A taxa de acrecao pode variar ao longo do tempo, dependendo principalmente
da quantidade de matéria disponivel. Quando esta é abundante, a acrecao ocorre a taxa

proxima ao Lggq.
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3.1.2 Pesquisas Pioneiras

O primeiro estudo sobre a acrecao de matéria foi realizado em 1939 por Fred Hoyle
e Raymond Lyttleton, através do artigo The Effect of Interstellar Matter on Climatic
Variation (O Efeito da Matéria Interestelar na Variacao Climdatica) [66]. A proposta
do artigo foi descrever e analisar mudancas climaticas que tenham ocorrido no planeta
Terra, sendo as causas terrestres ou astronomicas. A influéncia do Sol no clima terrestre
¢ evidente e uma mudanca na sua luminosidade certamente produziria efeitos no clima
da Terra. Dessa forma, estudaram a alteracao da luminosidade de uma estrela causada
pela matéria que seria por ela acretada ao mover-se no meio interestelar. O mecanismo
que levaria ao aumento da energia solar seria a captura de parte da nuvem, de modo
que a energia gravitacional seria transformada em energia cinética e em energia radiante.
Célculos de acrecao de matéria pelo Sol mostraram ser pequenos os efeitos na alteragao
de radiacao para causar mudancas climaticas na Terra.

Em 1941 Hoyle e Lyttleton publicaram um segundo trabalho intitulado On The
Accretion Theory of Stellar Evolution (Sobre a Teoria de Acregdo de Evolugao Estelar)

[67]. Neste artigo deduziram a relagdo da taxa de adigdo de massa por uma estrela (M)

num processo de acregao de gas hidrogénio (sem pressao), sendo esta dada por

M= 4WG2A§p (00) (3.4)
onde M a massa da estrela, p(co) a densidade do gés que cerca a estrela (densidade a
uma grande distdncia) e v a velocidade relativa da estrela em relacdo a nuvem de gés.

No ano seguinte Hoyle e Lyttleton publicaram On the Internal Constitution of the
Stars (Sobre a Constituigdo Interna de Estrelas) [68], no qual investigaram a estrutura
estelar, relacionando a sua composicao, o seu raio, a sua massa e sua luminosidade.
Obtiveram importantes relacoes envolvendo as condig¢oes de equilibrio de uma estrela,
como a relagado de luminosidade e raio, massa, pressao, temperatura, massa atomica dos
elementos constituintes, entre outros. Apesar de nao estudar a acrecao neste artigo, ele
foi muito importante para os trabalhos posteriores.

Em 1944 foi publicado o artigo On the Mechanism of Accretion by Stars (Sobre
0 Mecanismo de Acregao por Estrelas), por Hermann Bondi e Hoyle [69], no qual in-
vestigaram a acregdo de matéria interestelar (hidrogénio) por uma estrela, baseados nos
trabalhos anteriores de Hoyle e Lyttleton [66, 67, 68]. Inicialmente demonstraram que a

taxa de acrecio M deve satisfazer a desigualdade [70]
21 G2 M? . 4 G? M?
™ 3p(OO) e A Bp(OO).
v v

(3.5)

O valor exato depende das condigoes prévias, mas mostraram que, para um estado esta-
cionario a taxa de acrecao tende para o valor

A — 2,5m1G2M?p(00)
v3 '

(3.6)
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Um dos mais importantes trabalhos sobre o fendmeno de acrecao foi publicado
por Bondi em 1952, intitulado On spherically Symmetrical Accretion (Sobre a Acregao
com Simetria Esférica) [71], no qual estudou o processo de acregao esférica, calculando a
taxa de acrecao e obtendo as solugoes analiticas para o escoamento do fluido. Neste caso
o movimento do gas ¢é esfericamente simétrico e constante, o aumento da massa da estrela
é ignorado e o campo de forga gravitacional permanece inalterado [72].

Nos trabalhos anteriores os efeitos da pressao da nuvem do gas foram descon-
siderados, pois as dificuldades matematicas sdo muito maiores quando se considera os
efeitos dindmicos e de pressao. Além disso, supOs-se também que todo o calor gerado
seria irradiado rapidamente para longe, de modo que a temperatura do gas sempre seria
baixa. Bondi calculou a taxa de acrecao numa estrela em repouso em relacdo a uma

nuvem infinita de gés, incluindo os efeitos de pressao [71], 59, [70, [65], obtendo

_ 2 G2 M? p(o0)

M 2 , (3.7)
CS
onde ¢, é a velocidade do som na nuvem de gas. Se existir uma velocidade relativa v entre

a estrela e a nuvem de gés, a expressao (3.7) fica

_ 2nGPM?p(00)

M= (v2+02)3/2 (3:8)

O termo (v + ¢?)/2 é a raiz quadrada média da velocidade das particulas do gis em
relagdo ao objeto central. Posteriormente outros cientistas corrigiram a relagao (3.8)),
substituindo o fator numérico 2 por 4.

A partir da década de 1950 importantes trabalhos sobre a acrecao foram cons-
truidos. De acordo com [59], de 1939 a 2002 foram publicados cerca de 260 importantes
trabalhos sobre o tema acrecao de matéria. Inicialmente estudou-se os processos de acre-
¢ao em sistemas binériosﬂ com estrelas comuns, e posteriormente os processos em objetos
compactos. Os estudos se intensificaram com a descoberta dos quasares e a solucao de
Kerr no inicio da década de 1960. Os quasares (quasi-stelar radio sources ou fontes de
radio quase estelar) sdo objetos extremamente brﬂhanteﬂ e foram descobertos em com-
primentos de onda de radio. Quando os astronomos analisaram essas fontes em outros
comprimentos de onda, observaram que tinham caracteristicas estelares. O que intrigava
os pesquisadores era a densidade energética dos quasares, sendo que um deles emitia mais
radiacdo que uma galdxia inteira com 10! de estrelas. Sendo que a fusdao nuclear era
insuficiente para explicar o poder energético dos mesmos, as primeiras explica¢oes sobre
a fonte energética dos quasares convergiam como sendo de origem gravitacional [59)].

Em 1964 E. Salpeter explicou a luminosidade dos quasares como oriunda da acre-

¢ao de matéria em objetos massivos compactos, que posteriormente foram denominados

IProcura-se um sistema bindrio porque, para um objeto isolado, a taxa de acrecdo a partir do meio

interestelar é muito baixa [59].
20s quasares tém luminosidade da ordem de 10*~47 ergs/s. [59]
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BNs por J. Wheeler. A luminosidade calculada por ele foi da ordem de 10*7 ergs/s, estando
de acordo com as observacoes [59]. Atualmente acredita-se que a energia dos quasares
resulte da acrecao de matéria em BNs supermassivos localizados no ntcleo de galaxias
ativas [73].

Nas décadas de 1960 e 1970 os fisicos russos N. Shakura e R. Sunyaev estudaram
os discos de acrecao keplerianos e Y. Zeldovich e P. Guseynov supuseram que, em varios
sistemas binarios, um dos componentes era um BN [59] [74], [75]. Em 1972 J. Pringle e M.
Rees analisaram pela primeira vez a natureza da radiagdo oriunda de um disco de acregao
ao redor de um BN [59]. Nos anos seguintes, através de varios trabalhos publicados, S.
Shapiro e colaboradores investigaram diversas propriedades do processo de acrecao em
BNs [76, (77, [78].

Na década de 1980 tentou-se explicar os fendomenos observados através de modelos
teodricos e a partir da década de 1990 buscou-se unificar os diferentes modelos de discos
de acrecao, cada qual criado para explicar propriedades especificas. A partir de entéao,

objetiva-se unificar os modelos, obtendo uma solucao geral [59].

3.1.3 O Espectro

A seguir estimaremos a ordem de grandeza de propriedades dos fétons de radiacao
eletromagnética emitidos durante o processo de acrecao [63].

Para uma luminosidade de acrecao L,. oriunda de uma fonte de raio R,, define-se
a temperatura da radiacao do corpo negro T, como a temperatura que a fonte teria para

irradiar o espectro do corpo negro. Sendo L = E/(47R?) e H = oT*, tem-se

Lac 1/4
T, = (MR%) . (3.9)

Seja o espectro continuo da radiagdo emitida por uma temperatura 7;.q4 associada

a energia de um féton, tem-se 3kT /2 = hf, ou

2hf

Tg = —L.
Y

(3.10)

Seja T; a temperatura que o material acretado alcancaria se sua energia potencial
fosse transformada totalmente em energia térmica. Para cada par proton-elétron acretado
a energia potencial liberada é ~ GMm, /R, e a energia térmica associada ¢ igual a 3kT.

Vem, entao que
_ GMm,

T, = .
"7 3kR,

Se o fluxo de acregao for opticamente grosso, a radiacao atinge o equilibrio térmico

(3.11)

com o material acretado e Ty.q ~ Tp. Se a energia de acrecao é convertida diretamente

em radiagdo (material fino), Ti,q ~ T;. Com isso pode-se supor que

Ty < Traa S T (3.12)
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A partir das eqs. a estima-se que, para um BN estelar leve com

M = 3 Mg, La. ~ Lgqq ~ 10%® erg/s, por exemplo, a temperatura da radiagdao (em Kelvin)

fica compreendida T},q ~ 107"'2 K, de modo que as energias dos fotons da radiacao emitida
ficam no intervalo

1keV < F < 50MeV, (3.13)

que corresponde a faixa de raios X. Se for um BN supermassivo com M = 10 M,
Lae ~ Lgqa ~ 10 erg/s, a temperatura da radiagao (em Kelvin) fica compreendida

Traqa ~ 10°7 B K, de modo que as energias dos fétons estao no intervalo
1eV S E S 1GeV, (3.14)

que corresponde a faixa do espectro que inicia na luz visivel e vai até os raios X de altissima

energia.

3.2 Dinamica dos Gases

Toda matéria é acretada na forma gasosa, de modo que as particulas constituintes
interagem diretamente por colisdes. Por isso, elaboraremos um modelo simples de um gas,
baseado em [63, [71], 62].

3.2.1 Introducao

Uma particula de um gas percorre, em média, uma certa distancia, o livre ca-
minho médio A, antes de colidir e alterar o seu estado de movimento. Se o gas for
aproximadamente uniforme nessa escala de comprimento, o efeito das colisoes é aleatorio
e as velocidades das particulas distribuem-se ao redor de uma velocidade média, que é a
velocidade v do gés. As particulas seguem a distribui¢cao de Maxwell-Boltzmann e podem
ser descritas pela temperatura 7. Sendo que estamos interessados em escalas de compri-
mento L > A\, podemos considerar o gas como um fluido, tendo velocidade v, temperatura

T e densidade p em cada ponto.

3.2.2 Leis de Conservacao

Na sequéncia serao descritas as leis de conservagao dos gases, as quais, juntamente

com a equagcao de estado e com as condigdes de contorno, descrevem a dinamica do gas.

Sendo um gas com velocidade v, temperatura T" e densidade p, definidos em fun-

¢ao da posi¢ao r e do tempo ¢, a conservacao da massa é dada pela equacao da continuidade
dp

o TV (v) =0. (3.15)
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As diferencas de pressao no gases produzem forcas que alteram o momento. A

conservacao do momento para cada elemento do gas é dada pela equagao de Euler

av
P ot

onde f é a forca externa por unidade de volume. Um exemplo de forca externa seria a

+p(v-V)v=-VP+f, (3.16)

exercida pela gravidade, de modo que f = —pg, sendo g a aceleragdo da gravidade local.
O termo p(v - V)v representa a convec¢ao do momento através do fluido por gradientes
de velocidade.

A Lei dos Gases Perfeitos fornece a pressao em cada ponto do gas e pode ser
escrita como

JL (3.17)
wmy

onde k é a constante de Boltzmann, my ~ m, (massa do hidrogénio ¢ da mesma ordem
da massa do préton) e p é o peso molecular médio, que é amassa média por particula de
gas medida em unidades de my.

O peso molecular médio p de um gés é dada por

A
= M, (3.18)
Z n; + Uz
onde n; é a densidade de atomos do tipo 7, cuja massa molecular é A;, e n. é a densidade
numérica de elétrons. Para um géas neutro, n, — 0, e
= i
2Ny

Para um gas completamente ionizado, n. — >, n;Z;, onde Z; é o nimero atomico, de

(3.19)

modo que o peso molecular é dado por [79]

D n;A;

TNt (3.20)

I

Para o hidrogénio neutro tem-se que p = 1, e para o hidrogénio totalmente ionizado,
p = 1/2. Para uma mistura de gases, 1/2 < u < 1, dependendo do grau de ionizagao.
Um elemento de gds possui uma energia cinética por unidade de volume pv?/2 e
uma energia térmica por unidade de volume de pe, onde € é a energia interna por unidade
de massa, a qual depende apenas da temperatura 7" do gas. Portanto, uma particula
monoatomica movendo-se livremente possui energia 3k7'/2, de modo que
3 kT

= -—. 3.21
2 (3.21)

Os gases cosmicos nao sao totalmente monoatomicos e o grau de liberdade nao é exata-
mente 3, mas a expressao (3.21)) é uma boa aproximacdo. A equacdo da energia para o

gas é

aat(;ﬂszrps)JrV- K;pv2+p€+P)v] =f-v-V -Fna—V-q. (3.22)
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O fluxo radiativo é calculado por F,.,q = / / nl,(n,r)dvdS), onde I, é a intensidade da
radiacdo no ponto r e na direcao n, integrada na frequéncia v e no angulo solido 2. O
termo V - F 4 ¢ a taxa com a qual a energia radiante estd sendo perdida ou recebida,
por unidade de volume. Se o gas é opticamente fino, de modo que, apds ser produzida,
a radiagdo escapa livremente, a perda de energia por volume é —V - F,,q = —47 / Judv,
onde j, é a emissividade do gas. Para um gas quente irradiando livremente, o valor é
aproximadamente constante F,q = p>T"/2.

O dltimo termo da eq. ¢ o divergente do fluxo de condutividade do ca-
lor q, o qual mede a taxa na qual os movimentos aleatérios, em especial dos elétrons,
transportam a energia térmica no gas e atenuam as diferencas de temperatura. Quando
as diferencas de temperatura sdo pequenas esse termo pode ser omitido da equacao da
energia.

As eqs. a fornecem uma descricao geral de um gas em condigoes
apropriadas. A seguir serao discutidas algumas situacoes especificas e extraidas algumas

informacoes tuteis.

3.2.3 Processos Adiabaticos e Isotérmicos

Consideramos inicialmente que o fluxo de gas é regular (constante), de modo que

as derivadas temporais sao nulas e que nao ha perdas de calor e nem conducao térmica.

Dessa forma, as eqs. (3.15)), (3.16]) e (3.22)) podem ser escritas como:

V- (pv) =0, (3.23)
p(v-V)v=-VP+f, (3.24)
L oo
V. Kva + pe + P) v} =f.v. (3.25)
Substituindo a eq. (3.23)) em (3.24]) obtém-se
1 P
,0V~V<2v2+5+p> =f v (3.26)

Multiplicando a eq. (3.24) por v:

f-v=pv(v-V)v+v- VP (3.27)
Igualando as egs. (3.24) e (3.27)), e simplificando, vem que
1
o feesre(2)] o o

A eq. (3.28)) significa que, se seguirmos uma pequena distancia ao longo de v em uma

linha de fluxo do gés, os incrementos de e d(1/p) em € e 1/p, respectivamente, devem



74

estar relacionados como

de + Pd (;) =0. (3.29)
A partir da relagao : .
de = iuminT' (3.30)
Relacionando (3.30]) com e sendo P dado pela eq.:
;dT + pTd (;) = 0. (3.31)

Integrando (3.31)) vem que p~'73/?2 = K, onde K é uma constante, ou
Pp P =K. (3.32)

A relacao descreve um fluxo adiabatico ao longo de uma linha de transformacao e,
em muitos casos pode ser generalizado para todo o gas. Se o gas nao fosse monoatémico o
coeficiente em seria diferente de 3/2 e em seria obtido um expoente diferente
para p, de modo que

Pp77 =K, (3.33)

onde v ¢ o chamado indice adiabatico, que relaciona os calores especificos a pressao cons-
tante e a volume constante: v = Cp/Cly.

Consideramos agora solugoes para um gas em situacao de equilibrio. Se v = 0,

das egs. (3.23)), (3.24) e (3.25) apenas a relagdo VP = f precisa ser satisfeita, juntamente

com a eq. (3.17).

Suponha que a solugao possui fungoes P e p, bem como Fy e py definidos num

ponto. Suponha que pequenas perturbagoes atuam sobre o gas, de modo que P = Py+ P,
p=pot+p ev=v' demodo que pode-se omitir termos de ordem mais elevada. No lugar
da eq. assume-se que as perturbacoes sao adiabaticas e/ou isotérmicas. A partir
da relagao e sendo K = constante, tem-se

P+P =K(p+p), (3.34)

onde v = 5/3 para uma transformagdo adiabdtica e v = 1 para uma transformagao
isotérmica.

Linearizando as eqs. da continuidade (3.15)) e de Euler (3.16]) e usando VP, = f,

a /

apt LoV -V =0, (3.35)
ovi 1

— +—VP =0. 3.36
o pOV (3.36)

Da eq. (3.34) percebe-se que, para uma aproximagdo em primeira ordem, P é fungao
apenas de p, VP’ = (dP/dp)oVp' ou (dP/dp)y = dPy/dpy, de modo que pode-se escrever
(3-36) como

ov' 1 ( dP

—+— =] V=0 3.37
ot po dp)o g ( )
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Sendo a velocidade do som ¢, definida por

ap\"?
cy = () , (3.38)
dp J,
relacionando as eqs. (3.35) e (3.37)) obtém-se
82 /
a—t’; = V2, (3.39)

que é a equacao de uma onda propagando-se com velocidade c,. Isso mostra que pequenas
perturbagoes sobre o gas em equilibrio hidrostatico se propagam com velocidade ¢,. Além

disso, o valor de ¢4 limita a rapidez com a qual o gas responde as mudancas de pressao.

Utilizando as eqs. (3.34]) e (3.38)) em (3.17)) obtém-se as velocidades do som para

processos adiabdtico (¢24) e isotérmico (c):

(5PN skT 2
A= — = : (3.40)
3p 3pum g

1/2 1/2
= <P> = (kT) : (3.41)
P Hmmg

3.3 Acrecao Esférica

A acregao com simetria esférica é de grande importancia teérica, pois apresenta
alguns conceitos de aplicagdo ampla, possibilitando entender sistemas mais complexos de

acre¢do. Esta segao serd desenvolvida baseando-se nas referéncias [63, [65] [62], (59, [74) [72)].

3.3.1 Introducao

Neste modelo de acrecao considera-se um gas composto de hidrogénio movendo-se
em diregdo ao objeto central, neste caso, um BN newtoniano de massa M. O BN nao
possui rotagdo, a nuvem de gas ¢é isenta de momento angular e de campos magnéticos
(ou sdo despreziveis), fazendo com que o fluxo de acregao seja esfericamente simétrico.
Assume-se também que o gas estd em repouso no infinito, onde sua densidade é p(o0),
sua pressdao é P(00) e a velocidade do som é ¢4(00).

Uma caracteristica da acrecao em BN, que difere da acre¢ao numa estrela, é que
o primeiro impoe uma regularidade préximo ao raio de Schwarzschild (rg). Numa estrela,

com superficie dura, a taxa de acrecao depende fortemente das condi¢oes proximas a ela.

3.3.2 Fluxo de Gas

Na descrigao do fluxo de gas serao utilizadas coordenadas polares esféricas (r, 0, ¢),
com origem no centro do BN. Na simetria esférica as variaveis do fluido sao independen-

tes de 6 e ¢ e a velocidade possui apenas a componente radial: v = v7. Considerando
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um fluxo constante, a partir da equagao da continuidade (3.15) obtém-se a eq.(3.23)).
Utilizando o divergente em coordenadas polares esféricas

10 1 9 1 OF,

-F=—=—(r’F, —(sin O F, —2 3.42
v r287’<r >+rsin089<sm 9)+7‘sin9 0¢ (342)
vem que
1d,,
ﬁa(r pv) = 0. (3.43)
Integrando ([3.43)), obtém-se
r*pv = C, (3.44)

onde C' é uma constante.
O termo p(—wv) é o fluxo de material para a estrela. Coloca-se o sinal negativo
pois ele esta direcionado para o interior. Multiplicando a eq. (3.44) por 47, de modo a

ter a drea da esfera, e sendo M a taxa de acrecao constante, tem-se
dmr?pv = —M. (3.45)

O termo f na equagao de Euler (3.16|) é a forca externa, que neste caso ¢é a forca
gravitacional por unidade de volume. No modelo com simetria esférica ele tem apenas a
componente radial: f, = —GMp/r*. Sendo o gradiente de uma fungao F em coordenadas
esféricas OF L 9F L oF

VF=_—f+-"lt—— 3.46
aTT+T89 +Tsin€8¢¢’ (3.46)

e o divergente dado pela eq. (3.42)), obtém-se
do 1dP  GM _

— 4+ —— 0. 3.47
Vdr + pdr + r2 ( )

Escrevendo a eq. (3.33) da forma
P=Kp, (3.48)

é possivel tratar de forma simultdnea um processo de acrecao adiabdtico (v ~ 5/3) e
isotérmico (y ~ 1). Serd considerado o caso em que 1 < v < 5/3, pois os extremos nao

sao totalmente satisfeitos.

A temperatura do gés é dada pela Lei Geral dos Gases (eq. [3.17))
_ umygP

T 3.49
pk, (3.49)
com P e p medidas em determinado ponto.

A partir da variagdo da pressao, presente na eq. (3.47) tem-se

dP  dPdp

- F .50

dr dp dr (3:50)
A partir da relagao (3.38]) vem que

dP  ,dp

— =C— 3.51

ar  dr (3.51)
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e aeq. (3.52) fica
dv+§dp GM

i °F
dr — pdr + r?
Manipulando algebricamente a eq. (3.43)), pode-se escrevé-la como

1dp 1 d, ,
i - = ) 3.53
pdr vr2 dr (vr) ( )

0. (3.52)

Relacionando (3.53) em ([3.52]) obtém-se

1 2\ d GM 20%r
S-S Lo 1250 54
2 ( '02> drv r2 < GM) (3.54)

Escrevendo a expressao desta forma, é possivel encontrar as suas solugoes, classifica-las e

escolher as que sao de interesse.

3.3.3 Possiveis Solugoes

A seguir serd analisada, em detalhes, a eq. (3.54). Para grandes distancias,

2

~ se aproxima de um

o termo entre paréntesis no segundo membro é negativo, pois ¢
valor finito ¢?(00) e r aumenta consideravelmente. Consequentemente, o segundo membro
ficaria positivo. No primeiro membro a derivada deve ser negativa, pois o gas acelera
a medida que se aproxima do BN (r diminui). Portanto, para r grande, a solugao é

verdadeira somente se o escoamento do gas for subsonico:
para r grande. (3.55)

Ao se aproximar do BN, r diminui e o termo entre paréntesis no segundo membro da eq.
(3.54) aumenta. Este torna-se nulo num raio o dado por

GM

= a0 (3.56)

To

onde ¢,(rg) é o valor de ¢4 na distancia ry do centro do BN. O valor de r( é algumas ordens
de grandeza maior que o raio do BN.
Analisando novamente os sinais dos termos da eq. (3.54) pode-se constatar que,

para r pequeno, proximo ao BN, o fluxo de gas deve ser supersonico:

v > para r pequeno. (3.57)

CR

A existéncia do ponto 7y é muito importante para analisar o processo de acrecao.

Fazendo r = g, a eq. (3.54) fica
2\ d
1- ) Sz =0, .
( m) 0’ =0 (3.58)

A igualdade é verdadeira somente se

v? =c? (3.59)
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ou y
2
—v°=0. 3.60
dr ( )
A condigdo v* = ¢? em r = ry é chamada condigao de ponto sonico.
Na fig. (3.1)) tem-se o grifico de v*(r)/c?(r) em funcio de r/ry para um fluxo de
gés adiabético num campo gravitacional com simetria esférica, considerando v = 4/3. A

partir dele constata-se que as solugoes da eq. (3.54)) sdo divididas em 6 familias, obtidas
analisando o comportamento a partir de rg.

v2(r)/c2(r) T
35 \l \!
\ (.90
3 w 4
21 Hx
\
6\ \ 2
1} | 1.01
1
0.5} 3

51 15 2 1 3
r/To

Figura 3.1: v?(r)/c%(r) em fun¢do de r/rg para um fluxo de gés adiabético [63].

Tipo 1: v*(rg) = 2(ro), v* = 0 quando r — co. Se v? < 2, r > 1o; se v2 > 2, r < rg.
Tipo 2: v?(rg) = c2(rg), v* = 0 quando r — 0. Se v? > 2, r > ro; se v < 2, r > 1.
Tipo 3: v*(ry) < c2(rg) em todos os lugares, entdao dv?/dr = 0 em 7.

Tipo 4: v*(ry) > c2(ry) em todos os lugares, entao dv?/dr = 0 em 7.

Tipo 5: d(v?)/dr = oo em v? = ¢?(ry), entdao r > ry sempre.

Tipo 6: d(v?)/dr = co em v? = ¢%(ry), entdao r < ry sempre.

As solugoes 1 e 2 sdo chamadas transonicas e fazem uma divisdo entre o fluxo
subsonico e o supersonico. Entre as solugoes a tnica de interesse ¢ a Tipo 1, pois possui
caracteristicas condizentes com a realidade. As solugdes 2 e 4 devem ser excluidas pois os
valores de v sao supersonicos para r grande, e a solucao 3 nao deve ser considerada por v

ser subsonico para r pequeno; isso contraria as relagoes (3.55)) e (3.57). As solugoes tipo
5 e 6 possuem valores duplos.
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Integrando a eq. (3.47)), tem-se
2 1 GM
S [P - T K, (3.61)
2 p r

em que K5 é constante.

Derivando a relacao (j3.48)),

dP

substituindo na eq. (3.61)) e integrando, vem que
v? K ., GM
5+ J_l,o7 st o) (3.63)

Utilizando as relagoes (3.33) e (3.41), tem-se

YKp't = ¢ (3.64)

e aeq. (3.63) fica

— - — =K 3.65
2+7—1 r 2 (3.65)

sendo esta conhecida como equacao de Bernoulli.

3.3.4 Taxa de Acrecao

Na solucdo Tipo 1 tem-se que v?> — 0 quando r — 00, entdo a constante em

(3.65) deve ser
Ky == 3.66
2= (3.66)
onde ¢,4(00) é a velocidade do som no gas num ponto distante do BN.

No ponto sonico, v*(rg) = ¢(r9) quando r = rg. Utilizando as egs. (3.50|) e

(3.60)), obtém-se da equacao de Bernoulli:

5_-3 —-1/2
(o) = (o) (257 (367
Sendo r = ry, p = p(rg) e v = —c4(ro), pode-se escrever o fluxo de gas para o BN (eq.
3.45)) como
M = 4rrdp(ro)es(ro). (3.68)

A partir de (3.64)), ¢? oc p?~. Relacionando (3.67) e (3.68)), obtém-se o fluxo de
gas para o BN:

N = mgea2 20) (5= 37T (3.69)
c3(00) 2

Perceba que a taxa de acrecio M nao depende de r. Seja y o termo numérico na eq.
(13.69):

5— 37) 0h

x(v) = ( 5 (3.70)
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O mesmo é igual a 1 quando v = 5/3 e aproximadamente igual a 4,5 quando v = 1:
1<y<5/3—452x>1. (3.71)
Dessa forma pode-se escrever (13.69)) como

M = WxGQMZM (3.72)

c§(00)’

Considerando v = 1,4 como um valor tipico no meio interestelar, tem-se que
X = 2,5; considerando também p(oo) = 1072 kg/m? e ¢,(c0) = 10* m/s, pode-se escrever
M (eq. [3.72)), com M em funcio de M), como

M2

M = 1,38 x 10° () kg /s. (3.73)

Mg,

Ao se mover para r menores, mais proximo ao BN, a velocidade —v do fluxo de

gds aumenta, até atingir ¢;(00). Sendo que ¢4(r) ndo excede ¢4(c0), o tinico termo na eq.

(3.65) capaz de equilibrar esse aumento é a energia potencial gravitacional. Isso passa a
ocorrer aproximadamente a partir do raio de acregao ou raio de Bondi

2GM
Tac = ——— (3.74)

c3(o0)

Para valores de r < 7y, p(r) e ¢s(r) aumentam. Com isso, a temperatura e a emissao

de radiacao também aumentam, e o gas esfria. Em r = r,. o gas entra em queda livre.

Sendo v > ¢, (velocidade supersonica), da eq. vem que a velocidade de queda livre
é

9 2GM

~Y
d —_ .
queda r

O raio de acregao estima a influéncia do BN sobre a matéria ao seu redor, de

(3.75)

(%

modo que este exerce influéncia significativa somente na regiao de raio r,.. Em termos de

Tac pode-se escrever a eq. ([3.72]) como

M = iwxriccs(oo)p(oo). (3.76)

A taxa de acrecao no sistema esférico geralmente tem um rendimento pequeno.
Isso ocorre porque o tempo de difusao da radiacao para o exterior é muito maior do que
o tempo de queda livre e ela fica aprisionada no fluxo. Em 1973 Shapiro verificou que a
eficiéncia de um BN de massa solar acretando no meio interestelar é de n ~ 10710 — 1077,
Para altas taxas de fluxo de matéria acretada o valor aumenta até 10~ [76].

Seja Mgaq a taxa de acrecao de Eddington, de forma que Mgaqa = Liad /c*. Si-
mulagoes para 1 < (M / MEdd) < 300 mostram que a eficiéncia da acregao n situa-se no
intervalo 1075 < n < 1072 [65].
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3.3.5 Estimativas para Taxas e Luminosidades de Acrecao

Suponhamos um BN estelar de pequena massa, com M = 5 M, por exemplo.

Tendo gas disponivel nas suas redondezas, a partir da eq. obtém-se uma taxa de
acrecio dd|

M ~ 10%kg/s ~ 107 M, /ano. (3.77)

Seja L. = 77M ¢? a luminosidade emitida num processo de acrecao, no qual o gas
é acretado numa taxa M. Considerando 7 = 0,057 como o valor maximo do rendimento
para o BN de Schwarzschild, a partir de (3.77)) tem-se que a luminosidade maxima é

Lac(max) ~ 10*% erg/s. (3.78)

Essa luminosidade corresponde a uma fracio de luminosidade solar, L ~ 4,7 x 107*L, e
¢ bem inferior a luminosidade de Eddinton, Lgqq ~ 103 erg/s.
Considerando, agora, um BN supermassivo com M = 4 x 10 M, semelhante ao

Sagitario A*. Os valores de M e Lac(max) correspondentes seriam:

M ~ 10"kg/s ~ 107° Mg, /ano, (3.79)

Lac(max) ~ 10% erg/s, (3.80)

0s quais sao valores mais interessantes, sendo poucas ordens de grandeza mais baixos

que sua luminosidade de Eddington, Lgqq ~ 10%

erg/s. O valor de Lac(max) € maior que
a luminosidade maxima de Sagitdrio A* (L ~ 103 erg/s) [55], mas fica bem abaixo da

luminosidade de BN supermassivos com grande atividade.

31kg/s ~ 1,59 x 1023 M, /ano.



82

Capitulo 4
Discos de Acrecao

Os discos de acrecao sao estruturas gasosas em rotagao em torno de um corpo
central, que pode ser uma estrela ou um buraco negro (BN). Ao fluir para este corpo o
gas tem um momento angular que impede que ele atinja diretamente o objeto e acaba
formando um disco. Neste capitulo descreveremos a formacao e a estrutura dos discos de

acrecao, especialmente em torno de BNs.

4.1 Pesquisas Pioneiras

Os discos de acregao sao poderosas fabricas de energia no universo [80]. A teoria
de acregao em discos foi formulada primeiramente pelos fisicos V. Shvartsman, J. Pringle,
M. Rees, N. Shakura e R. Sunyaev no inicio da década de 1970, através dos trabalhos
[8T], 182, 83, [74], 84l 8], e foi aprimorada por outros nos anos seguintes. Um entendimento
mais profundo dos mecanismos fisicos que governam os discos de acrecao foi adquerido
somente nas ultimas décadas.

A descricdo mais ampla das propriedades nas proximidades de um BN envolve
o uso da teoria da relatividade geral, o que ¢ algo bastante complexo. Porém, a fisica
do disco de acrecao é governada por processos hidrodinamicos e eletromagnéticos, e pode
ser descrita de maneira aproximada usando a fisica newtoniana, mesmo que os fluxos de

matéria na parte interna do disco apresentem efeitos relativisticos [7].

4.2 Sistemas Binarios e Formacao do Disco

A maioria das estrelas no universo encontra-se em sistemas duplos ou multi-
plos, estando associadas entre si pela atracao gravitacional. Em algum momento durante
sua evolucdo, ocorre a transferéncia de massa entre seus componentes. O estudo desses
sistemas, em especial o sistema binario, permite determinar uma série de informacoes
sobre os componentes, como a massa, o raio e a temperatura. Nesta secdo descreveremos

como ocorre a formagao do disco de acre¢cao num sistema binario, baseado nas referéncias
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186, 63, 64, 87, 3].

Num sistema binario os dois corpos giram ao redor de um centro de massa descre-
vendo Orbitas elipticas, de acordo com as leis de Kepler. A velocidade angular do sistema
6 Q= (GM,/a*)"/?, onde M, = M, + M, é a soma da massa dos corpos e a a distancia
entre eles.

O momento angular total J, do binario é
Jy = (Myaj + Msa3)Q, (4.1)

onde a; e ay sao as distancias das respectivas massas M; e My ao centro de massa, onde
a; = (MQ/Mb)CL € g = (Ml/Mb)CL.
A eq. (4.1)) pode ser escrita como

Ga\'/?
o= My 2(Mb> (42)

Assumindo que a massa perdida por uma estrela é acretada por outra, tem-se que M; +

My = 0. Aplicando In em 1} e derivando em relacao ao tempo, vem que

2:§_2M2 (1_M2>‘ (4.3)

J M, My
A transferéncia de massa conservativa é caracterizada pela massa e o momento angular
total constante. Perceba em que, se My < 0, @ > 0, o bindrio expande-se e a
transferéncia de massa ocorre do menos massivo para o mais massivo. Consequentemente,
a massa remanescente em My move-se para uma Orbita mais externa para conservar J. A
transferéncia de massa continuard se a estrela se expandir ou se o binario perder momento
angular.

Existe um ponto sobre a linha reta que une os centros dos dois corpos no qual o
potencial gravitacional é minimo. Nesse ponto, denominado ponto de Lagrange, a forca
resultante dos efeitos de rotacdo e atracdo das massas M; e Ms é nula. Denomina-se
l6obulo de Roche a superficie equipotencial tridimensional envoltéria em torno de cada
corpo, que inclui o ponto de Lagrange, onde a matéria esta gravitacionalmente ligado a
ele. Quando os gases da estrela M;, por exemplo, atravessam o ponto de Lagrange e
penetram no lobo de Roche da outra estrela (M), eles sdo atraidos por esta, formando
um disco de acregao [65].

Sistemas bindrios nos quais uma ana branca acreta massa de uma estrela com-
panheira do sistema binario sdo conhecidos como variaveis cataclismicas e sao bastante
comuns nas galdxias. E importante estudar o fendmeno de acrecio em sistemas bindrios
porque o processo ocorre de maneira isolada. Nas variaveis cataclismicas podem ocor-
rer erupgoes causadas pela fusao do hidrogénio quando ele incide na superficie da ana
branca, o campo magnético forma colunas de acrecao do gas e ha também surtos de raios

X, podendo a radiacao ser emitida no limite de Eddington ou acima dele [61], [4].
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Considere um sistema binario formado por um BN e por uma estrela. Ao passar
pelo 16bulo de Roche, o gas da estrela segue em direcao ao BN. Mas, como possui momento
angular, ele nao cai diretamente no BN, passando a mover-se em Orbitas quase circulares
ao seu redor. Estando numa circunferéncia de raio R, uma particula possui uma velocidade

angular Kepleriana dada por [62]

GM )1/2 , (4.4)

u(R) = ( R
onde GG é a constante gravitacional e M a massa do BN. Discos que seguem essa velocidade
sao chamados Keplerianos. Inicialmente as trajetérias das particulas podem estar em
planos diferentes, mas as colisdes entre elas as forcam a descreverem um mesmo plano.
As érbitas circulares sdo as orbitas de menor energia para um dado valor de momento
angular.

Devido as colisoes e atritos entre as particulas, a maior parte do gas perde mo-
mento angular e espirala em direcao ao BN, movendo-se em érbitas com R cada vez menor.
Para perder momento angular, existem processos no disco que convertem a energia ciné-
tica em calor e exercem torques sobre o gas acretado, fazendo com que uma parte deste
mova-se para a parte externa e transporte o momento angular. Isso forma um disco de
acrecao ao redor do BN, cuja estrutura e espectro de radiacao emitido depende, além da
taxa de acrecao, das condi¢Oes externas ao disco. Ao passar pelo raio interno do disco o
gas mergulha no BN, conservando a energia e o momento angular |74 [44].

Os discos de acrecao tém dimensoes de alguns milissegundos-luz para os BNs
estelares e alguns dias-luz para os BNs supermassivos, variando de 10° a 10° vezes o
tamanho do BN. De maneira geral, a massa de gas no disco ¢ pequena quando comparada
com o BN, de modo que podemos desprezar a sua autogravidade. A temperatura do disco
varia de 107 K préximo ao BN até 10% K na parte externa do disco.

Na fig. ha uma representacao artistica do sistema binario Cygnus X-1,
formado por um BN com M = 21,2 M, e uma estrela supergigante azul com M =~ 40 M.

Nele o BN acreta matéria da estrela, formando o disco de acregao e um par de jatos [88].
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Figura 4.1: Concepgao artistica do sistema bindrio Cygnus X-1 [89].

4.3 'Torques Viscosos

Os efeitos das tensoes viscosas levam ao aquecimento da matéria no disco de
acre¢do, com a posterior emissao de energia térmica [80]. Nesta se¢ao serd descrito como
o torque, oriundo dessas tensoes, age no disco de acre¢ao (baseado em [63]).

A matéria presente no disco consiste de gas ou plasma, formado principalmente
por protons e elétrons. A viscosidade deste gas permite que o momento angular seja
transferido para o exterior e que a matéria, aos poucos, mova-se em dire¢ao ao centro. O
disco de acrecao é um eficiente mecanismo para extrair energia da matéria e converté-la
em radiacdo. A velocidade angular Kepleriana (), implica a existéncia de uma rotagao
diferencial, isto é, o material num raio vizinho move-se com diferente velocidade angular.
Os elementos do fluido nas linhas de corrente vizinha passarao um pelo outro, gerando as
tensoes de viscosidade chamadas viscosidade de cisalhamento.

Num modelo simples, planos de fluidos deslizam paralelos um ao outro e as coli-
soes entre as particulas sao relativamente pouco frequentes. Durante o movimento livre
entre as colisoes, as particulas se movem sob os efeitos da forca de maré e da pseudo-forca
de Coriolis, descrevendo uma elipse na direcao radial. As colisoes entre as particulas ten-
dem a circularizar a distribuicao de velocidade, criando particulas com desvios maiores
que a média, as quais tendem a se mover para fora, transportando o momento angular.
As particulas com menores velocidades se moverao para dentro.

Num sistema de coordenadas polares cilindricas (R, ¢, z), considere o plano do
disco situado em z = 0 (fig. . Supondo um disco fino, onde a sua espessura H ¢ muito
menor que o seu raio R, o escoamento do gés ocorre préximo ao plano orbital do disco, de
modo que pode-se considera-lo como um sistema bidimensional. O gés acretado se move
em Orbitas quase-circulares com velocidade angular kepleriana (eq. e velocidade

azimutal ou orbital vy = R (R) em torno do BN de massa M e raio rg. Ele também
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possui uma velocidade radial vy, de pequeno valor. Para distancias R > rg, o disco de
acrecao serd kepleriano. Para R ~ rg a velocidade azimutal v, desvia-se dos valores de
Kepler até que em R = rg a matéria é removida de sua érbita e pouco tempo depois

ultrapassa o horizonte de eventos.

Raios X emitidos

Raios X refletidos

{_JA’ no disco

—

/ y

Disco de acregdo

TS

Buraco negro

Figura 4.2: Esquema de um disco de acregao situado em z = 0. Modificado de [90].

Um parametro importante na caracterizagao do disco ¢ a sua densidade superficial
Y(R,t), que é uma fun¢io do raio R e do tempo t, tal que (R, t) = Maisco/ Adisco, ONde
m e A sdo a massa e a area do disco, respectivamente. Sendo p a densidade volumétrica

e H a espessura do disco, tem-se

S(R,1) = / T (R, 2, 1)z, (4.5)

—Zz

onde H = 2z. Se o disco for fino, onde p praticamente nao varia com z,
L(R,t) = p(R, 1) H(R,1). (4.6)

Considerando os anéis com formato circulares, o torque total I" exercido pelo anel

externo sobre o interno é expresso como
I'(R) = 2r RUS R*QY (4.7)

onde ) é a velocidade angular, ' = dQ2/dr e v a viscosidade. Se a rotacao do disco for
rigida, ' =0 e I' = 0. Se Q(R) diminui para fora, I'(R) ¢é negativo, os anéis internos
perdem momento angular para os externos e o gas entra em espiral.

Considere um torque resultante sobre um anel de gas situado entre R e R + dR.

Tem-se

or

D(R+dR) = T(R) = 5

dR, (4.8)
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o qual atua no sentido da velocidade angular. A partir desta vem que
or 0
Q—dR = |-—=('Q) —TQ'| dR. 4.9
SRR = | ) - 1] (19
O termo O(I'Q)dR/OR ¢é a taxa de convecgao de energia rotacional através do gés pelos
torques e o termo —I'QY’dR representa a taxa de perda de energia mecanica para o gas,
a qual é convertida em energia interna. Os torques viscosos causam a dissipacao viscosa
dentro do gas a uma taxa ['QY'dR por anel com raio dR. Essa energia sera irradiada pelas
faces do disco.

Sendo 47 RdR a area plana de cada anel, a taxa de irradiacao por unidade de

area, D(R), serd

rey
D = . 4.1
()= r (1.10)
Utilizando (4.7)), D(R) é escrito como
1
D(R) = 5VE(RQ’)Z. (4.11)
Com €' dado a partir de (4.4)),
GM\'?
Q(R) = (R5 ) , (4.12)
vem que
wEGM

o que mostra que a taxa de irradiacao é proporcional a viscosidade e a densidade do disco.

4.4 Conservacao da Massa e do Momento Angular

O momento angular do gas no disco é removido por tensoes viscosas e trans-
portado para fora, permitindo que o géas espirale em direcdo ao BN, convertendo sua
energia gravitacional em radiacdo. A seguir vamos equacionar a conservagao da massa e
do momento angular no disco de acregao [63] [7, 62, [74].

Um anel do disco situado entre R e R+ AR possui massa total manq = 2r RARY..

O fluxo de matéria entre dois anéis vizinhos é dado pela diferenca de massa entre eles:

;(ZWRARZ) — 0p(R, )21 RY(R, t) — vr(R + AR, 1)2m(R + AR)S(R + AR, t), (4.14)

s,
—(2rRARY) =
815(7TR RY)

vr(R+ AR )(R+ AR)S(R + AR, t) — vp(R,t)RE(R, )

—27A
TAR AR

. (4.15)
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donde, de forma aproximada, vem

0 0
Se AR — 0 obtém-se a equacao da conservagao da massa
ox 0
— + —(RY = 0. 4.1
R@t +8R(R vg) =0 (4.17)

Um anel do disco situado entre R e R + AR possui momento angular L,,, =
21 RARY R*Q). Incluindo a eq. (4.7)) e seguindo o procedimento semelhante & conservagio

da massa (eq. 4.14)), vem:

Q(QWRARZRQQ) = vr(R,t)27 RY(R, t) R*Q(R)—

ot
r
vp(R+ AR, 1)21(R+ AR)X(R + AR, t)(R + AR)*Q(R + AR) + SRAR, (4.18)
0 0 or
—(2rRARYR*Q) ~ —2rAR— (RXvpR*Q) + ——AR. 4.1
(975( TRARYXR*Q) 7T RaR(R vgpR )+3R R (4.19)
No limite AR — 0,
0 0 1 or
—(ZR*Q) + = (RX0pR*Q) = — —. 4.2
BB + R (R = 5o (420)
Considerando 092/0t = 0 e utilizando a eq. , escreve-se (4.20) como
1 or
Yop(R*Q) = —_—. 4.21
REop(FQY) 2r OR (421)
Levando (4.17) em (4.21)) elimina-se a velocidade radial vg, obtendo:
0% 0 1 ar
e e —— 4.22
ot OR lQW(RQQ)’ 8R] (422)
Utilizando as eqs. (4.4) e (4.7)), a eq. (4.22) fica
0¥ 3 0 12 0 1
= _ 2“9 — (VX RY? 4.2
ot — ROR lR ar VR (4.23)

a qual governa a evolucao temporal da densidade superficial de um disco kepleriano.
A partir de (4.23)) e usando (4.7) e (4.21)), escreve-se a velocidade radial vg como

3 0

VR=——=r5=5

" SR20R

A eq. (4.23) é linear em X se v for independe de . Sua solugao de é

Y(z,7) = %77%71/4 exp [— u tﬁ)] J (2:6> : (4.25)

Ty

(VS RY?). (4.24)

onde J(z) é a fungdo de Bessel modificada, x = R/ Ry, T = 12vt/R2 e m a massa do anel
localizado em R = Ry. Na exponencial de (4.25)) faz-se (1+22)77! ~ 22771 ~ 1, de modo
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a obter que a viscosidade tem o efeito de fazer com que o gas se espalhe num anel de raio

R numa escala de tempo denominada tempo viscoso, tal que
R2
tyise ~ —, 4.26
- (1.26)
em cada raio R. Sendo que 7 ~ t/tyisc(Ro), da eq. (4.24) vem

14
VR ~~ E, (427)

de modo que a eq. (4.26) pode ser escrita como

R
tvisc ~ —. (428)
VR
O tyisc € a escala de tempo de deriva viscosa ou radial, e fornece o tempo para um anel

do disco se mover uma distancia radial R.

A partir de (4.24) e (4.25)) encontra-se também que

3 1 2 2
vRNV(+x—)>O, 20 > T, (4.29)

Ry \4z 7 T
v /1 2
~N———=—] <0 2 4.30
VR Ry <2x T > ’ T ( )

mostrando que uma parte da matéria se move para fora, levando o momento angular,
enquanto as partes internas movem-se em direcao ao centro. Do total da massa, a maior

parte é acretada e apenas uma pequena fracao é levada para fora.

4.5 Viscosidade

Um dos grandes problemas da teoria dos discos de acrecao é descrever a viscosi-
dade do material que o compoe, responsavel pelo torque que remove o momento angular
para a parte externa. A viscosidade determina a escala de tempo de evolugao do disco e
h& uma incerteza na ordem de grandeza da sua intensidade [63], 86, [74), [62].

A natureza da viscosidade nos discos de acrecao é pouco conhecida. Ela nao
pode ser de origem molecular porque é muito baixa para explicar os fendomenos de acregao
observados. A viscosidade molecular consiste no atrito entre as camadas adjacentes de
um fluido, e certamente esta presente nos discos, pois eles apresentam rotagao diferencial,
mas seu valor é pequeno para produzir efeitos significativos. Como os discos sdo formados
por plasmas e o fluxo deste gera campos magnéticos, provavelmente a viscosidade deva-se
a turbuléncia magnetoidrodindmica (MHD) e a instabilidade magneto-rotacional (MRI).

A determinacao ou escolha do parametro de viscosidade é um dos problemas mais
dificeis no disco de acrecao [87]. Considera-se que a viscosidade é oriunda de um fluido
turbulento que forma redemoinhos, que dissipam energia. Dessa forma, a viscosidade dos
redemoinhos turbulentos v,..q é

Vyed 7~ Uredlred (431)
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onde v,¢q € a velocidade e l..q 0 tamanho dos redemoinhos, respectivamente. Se v.eq > s,
onde ¢4 é a velocidade do som no meio, a turbuléncia se dissipa rapidamente e, por isso,
espera-se que Upeq < Cs.

Em 1973 Shakura e Sunyaev propuseram a prescricdo «, onde as particulas do
disco movem-se em Orbitas circulares com pequena componente radial na direcao central,
devido a viscosidade do disco. Sendo que, se l,.q < H, onde H é a altura do disco, tem-se
que

v=acsH (4.32)

com a < 1. Com a prescricio o pode-se comparar as viscosidades de diferentes discos,
mas nao se esclarece a natureza do problema.

Nos discos de acrecao finos, onde o resfriamento radioativo remove a energia de
forma eficiente, estima-se que 0,1 < a < 0,4. Nos discos, em geral, comparando teoria e

dados observacionais, acredita-se que o ~ 0,1.

4.6 Tipos de Discos

Podemos classificar os discos de acrecao quanto a sua geometria, sua profundidade

Optica e a sua taxa de suprimento de massa (taxa de acrecao).

4.6.1 Geometria

Quanto a sua geometria, os discos podem ser classificados em finos ou grossos.
Nos discos finos a sua espessura H é muito menor que seu raio R, H < R. Nos discos
grossos, a espessura e o raio sao da mesma ordem, H ~ R, de modo que se assemelham

com um toroide [62].

4.6.2 Profundidade Optica

A profundidade éptica ou opacidade esta relacionada a atenuacao da intensidade

da radiacao ao passar por um material. Sendo 7 o coeficiente de opacidade de um disco,
T =pHkr = Xkp, (4.33)

onde p é a densidade volumétrica e kp a opacidade de Rosseland'} Discos opacos ou
opticamente espessos possuem 7 > 1 e nao sao muito quentes. Discos transparentes ou
opticamente finos possuem 7 < 1, temperaturas relativamente altas e densidades baixas
[62].

Se a energia do disco é dissipada num tempo menor que o necessario para o

gas fluir para o BN, o gas esfria rapidamente e forma-se um disco de acrecao fino, cuja

'Para um gés ionizado com T > 10* K, a principal opacidade de espalhamento deve-se aos elétrons.
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espessura ¢ de até 3% do raio. Se o gas nao conseguir irradiar facilmente, forma-se um
disco quente e grosso, cuja espessura chega a cerca de 20% do seu raio [60, 80].

Se 7 > 1 em direcao perpendicular ao plano do disco, os fétons sao absorvidos
e espalhados muitas vezes antes de sairem do disco e pode-se considerar a existéncia de
um equilibrio térmico no local. Isso sugere a temperatura igual para elétrons e ions no

plasma [80].

4.6.3 Taxa de Suprimento de Massa

Existe um limite para M na qual um objeto compacto pode acumular matéria,
o que conduz a taxa de acrecao de Eddington, que produz a luminosidade de Edington:
MEdd — Lgqq. Quanto a taxa de suprimento de massa, os discos podem ser sub-Eddington
(M < Mggq) ou super-Eddington (M > Mgaq). Os discos de acrecio possuem tensoes
que podem neutralizar a pressao de radiagdo, de forma que, em algumas situagoes, eles
podem irradiar em luminosidade super-Eddington (L > Lgqq) [63].

Para baixas taxas de acrecao (M < 10_2MEdd) acredita-se que o fluxo é opti-
camente fino e radiativamente eficiente. Dessa forma, a energia que era dissipada pela
turbuléncia permanece agora como energia interna e é advectada. O disco aquece até
tornar-se geometricamente espesso. A condigao radiativamente eficiente, quando toda a
energia produzida ¢ irradiada, ocorre quando M < 0,3Mgaq, levando naturalmente a um

disco geometricamente fino e opticamente espesso [63] [44].

4.7 Discos Finos

Nesta secao descreveremos o modelo de disco fino de acrecao em torno de um BN,
baseando-se nas referéncias [86], [72, 87, 65, 85 62]. Em rela¢ao aos modelos de discos, o
disco fino é o mais simples e constitui o modelo padrao.

Supos-se que o disco esta situado no plano zy, tendo o eixo z perpendicular e
passando pelo seu centro. Considerando-se também que (H/R) < 1 ~ 1032 ¢ yp <
Uy € usa-se a mecanica newtoniana para descrevé-lo. As equagdes de fluxo bidimensionais

podem ser desacopladas nas diregoes radial e vertical, simplificando a descri¢ao.

4.7.1 Discos Finos Estaveis

Nos discos finos estaveis ou estacionario, o fluxo de gas é axialmente simétrico,
de modo que suas propriedades nao dependem do angulo azimutal ¢, mas apenas de R.

Comparando as velocidades no eixo z, a radial e a azimutal, tem-se
v, L Vg K Vg (434)

As mudangas na estrutura do disco ocorrem na escala do tempo viscoso (tyisc)-

Para estudar os discos estaveis considera-se 0/0t = 0 nas equagoes da conservacao de
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massa e de momento angular. A partir da eq. (4.17)),

;R(REUR) —0, (4.35)

donde vem

R¥wp = C, (4.36)

onde C' é uma constante. Sendo M a taxa de acrecio de massa e vg < 0, a entrada de

massa em cada ponto do disco é dada por
M = —27RYvg. (4.37)
Considerando a condigao de estabilidade no disco, a partir da eq. (4.20]) obtém-se

r da
RY0pR*Q = — 4+ =2, (4.38)

2r 2w
onde C5 também é uma constante e o termo em que ela aparece foi colocado proposital-
mente para simplificagdo posterior. Utilizando a eq. (4.7)), que expressa o torque geral,

vem

C
2R3
Supondo que o disco se estende até uma distancia R, do BN, numa situacao real

S = S(—vp)Q + (4.39)

tem-se que Q(R,) < Qk(R,), ou seja, a estrutura gira mais devagar que sua velocidade
Kepleriana. Dessa forma, a velocidade angular do disco permanece Kepleriana, aumen-
tando para dentro, até comegar a diminuir para um valor Q, = Q(R,), numa camada
limite. Existe um raio R = R, + b no qual €’ = 0. Na realidade, b < R, e o valor de

estd muito proximo do valor kepleriano no ponto onde €' = 0:

aM\ '
QR +b) ~ <R§> : (4.40)
Dessa forma, levando (4.37) em (4.39) encontra-se o valor de C:
C = —M(GMR,)"? (4.41)

Substituindo (4.41)) em (4.39) e simplificando, vem

VY — ;‘7{ l1 _ (%)UT . (4.42)

Esta expressao é valida apenas quando o valor de C' for dado por . Isso nao ocorre,
por exemplo, quando existe um campo magnético bastante forte que controla o fluxo de
gas no disco de modo que vy > vy, .

Considerando €2 = €2, na eq. , obtém-se que a taxa de dissipagao viscosa

por unidade de area do disco é

D(R) = Z;GMR?’. (4.43)
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Substituindo a eq. (4.42)) em (4.43),

D(R) = 3;]\;\'4 [1 B (R*>1/2] |

- (4.44)

o que mostra que o fluxo radiativo nas faces de um disco fino e estavel é independente da
viscosidade. E isso é muito importante porque pouco se conhece sobre a viscosidade do
material que forma o disco.

A luminosidade produzida entre os raios R; e Ry do disco de acrecao é dada por

R
L(R,,Ry) =2 [ D(R)2xRdR, (4.45)

R1

onde o fator 2 deve-se as duas faces do disco. Relacionando (4.44)) com (|4.45]) e integrando,

1 2(RAY 1 2 (RAY
Ry 3\ R} R, 3\R?

Fazendo Ry = R, (raio interno do disco) e Ry — oo, vem que a luminosidade total do

L(Ry, Ry) = ;)GMM (4.46)

disco é )
GMM
Liisco = ———— 4.47
d R (4.47)
Sendo L,. a luminosidade de acre¢ao dada por
GMM
Lac = 5 4.48
R (4.48)
vem que
1
Lgisco = §Lac. (4.49)

A relagao significa que apenas metade da energia é emitida na transicao do gas
até a borda interna do disco, limitada pelo raio de ISCO (r; = R.). A outra metade é
armazenada na forma de energia cinética do BN.

Na dire¢ao vertical do disco nao ha fluxo de gases, de modo que, numa situagao de
equilibrio hidrostatico, onde a pressao da radiagao é equilibrada pela atragao gravitacional,

deve-se ter (componente z da equagiao de Euler):

10P 0 GM
poz 0z [W] | (4.50)
Para um disco fino (z < H), a eq. (4.50) se reduz a
opP GMz
92 PR T —pQiz (4.51)
Considerando z ~ H,
or P
9. H (4.52)

Sendo ¢ = vP/p, escreve-se a eq. (4.51]) como

R 1/2
H ~ ¢ (GM) R, (4.53)
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de modo que ¢, deve ser

M 1/2
¢ ) , (4.54)

cs K <R
o que mostra que a velocidade angular local kepleriana deve ser altamente superso-
nica.
A componente radial da equacao de Euler é
dvg vy 10P GM?
VR——m — — — +— =

R R,k B 0. (4.55)

Na eq. (4.55) negligencia-se o termo da pressao ao comparé-lo com o termo gravitacional,

pois P ~ pc? e, entdo,

pr TR (4.56)

Usando as eqs. (4.37) e (4.42)), a partir de (4.55) vem

=2 ()] (5)

Para qualquer valor da viscosidade, vg é altamente subsoénico, sendo vg ~ v/R.
De acordo com a prescrigao « (eq. |4.32)),

acgH
VR~ g < 5. (4.58)
Levando em consideragao a relagao (4.54)), a partir da eq. (4.55) vem que
GM 1/2
vy <R) , (4.59)

o que mostra que a velocidade azimutal vy4 é altamente supersonica.
Definindo M = v,/cs como o nimero de Mach, reescreve-se as eqgs. (4.53)) e

({4.58) como
H~ MR, (4.60)

vp ~ aM e, (4.61)

A pressao P no disco é a soma da pressao do gas e da radiacao

pkT.  4oT?
— + —<
My, 3c

P : (4.62)

onde p é a densidade volumétrica do gas, o é a constante de Stephan-Boltzmann, T, é a
temperatura no centro do disco (z = 0), k é a constante de Boltzmann, ¢ é a velocidade
da luz, m, é a massa do préton e p ¢ o peso molecular médio. Geralmente a pressao do
gas ¢ maior que a da radiacao, exceto nas bordas internas do disco onde a temperatura é
mais alta.
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Sendo o disco fino, o fluxo de energia radiante através da superficie z = constante

é dado por
16pT or

F(z) = —
(2) 3kpp 0z’

(4.63)

onde ki ¢ a opacidade de Rosseland. O disco é opticamente espesso de modo que o
coeficiente de opacidade (4.33) é 7 > 1. Se 7 < 1 a radiacao escapa diretamente do disco.

4.7.2 Conservacao da Energia do Gas

Sendo @, e _ as taxas de aquecimento e resfriamento por unidade de volume,

respectivamente, a conservacao de energia do gas pode ser escrita como

Qadv = QJr - Q*) (464)

onde Q.qv € a taxa de advecgao radiativa, ou a energia térmica que permanece no gas.
No modelo padrao de disco de acregao fino o gas tem alta eficiéncia radiativa, de

modo que
Qr = Q- > Quav- (4.65)

Nesse caso, M pe M. A energia gerada por dissipacao viscosa no escoamento é irradiada
localmente e a advecgao de energia é desprezivel. Dessa forma, o disco é geometricamente
fino e opticamente espesso. Os discos finos sao as fontes de radiacao mais eficientes do
universo. As temperaturas tipicas do gas sao da ordem de 10375 K nos BNs supermassivos.

Existem também os discos que possuem baixa eficiéncia radiativa, nas quais a
maior parte da energia térmica produzida por dissipacao viscosa nao ¢ irradiada, perma-

necendo no gas, de modo que
Qaav ~ Q4 > Q- (4.66)

com M < M. Nesse caso o gas é opticamente fino e ténue e nao é capaz de irradiar de
forma eficiente. Sendo H ~ R, a velocidade vg é maior que no disco fino.

Sendo (), a taxa volumétrica de producao de energia por dissipacao viscosa,

tem-se que
oF
=, 4.
Q= (167
Integrando, vem
H
F(H) = F0) = [ Q4(2)dz, (4.68)

que é a taxa de dissipagao total através da metade da estrutura vertical por unidade de
area frontal ou, de acordo com a eq. (4.44)),

D(R) = /0 " 0. (). (4.69)
A partir das egs. e ,
F(z) ~ () TA(2). (4.70)
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Se a temperatura central excede a temperatura da superficie, o suficiente para que T >>

T4(H), a partir de (4.68)) e (4.69) vem que

D(R) = (;f) T, (4.71)

4.7.3 Equacgoes e Solugoes do Modelo Padrao

As equagodes que descrevem um disco de acrecao fino foram propostas inicialmente
por Shakura e Sunyaev, e Novikov e Thorne em 1973, para valores de M e M fixos
[62], [74], B6]. Sao as seguintes:

P=1 (4.72a)
cs R3/?
P
Cs = o (4.72¢)
T. 40T!
p— il Aole (4.72d)
T, 3c
40T 3GMM RNY?

< = 1—-(— . 4.72
37 8T R3 [ (R) ] (4.72¢)
T =Ykgr(p,T;). (4.72f)

M R* 1/2

Y=—|1-(— . 4.72
Y 3m [ (R) ] (4.72)
v=uv(p,Tc, 2, ). (4.72h)

Suas solucdes sdo dadas em funcio dos seguintes parametros: f* =1—(R,/R)"?,
Ry = (R/10') em, my = M/Myg, Mys = M /10" g/s, = 0,615 (valor mais adequado

para os gases cosmicos) e f = [1 — (R,/R)Y?]/4.

x :5,2a_4/5M17€{10m}/4R1_03/4f14/5 g/cm?,
H =17 x 108oz_l/loMfézoml_3/8R?é8f3/5 cm.
p=31x 107 8a ONLOmP B R 1975 g fem®,
T, =1,4 x 10*a~ SN Om) Ry fO/5 K. (4.73)
T :190a_4/5M11(§5f4/5.
v =1,8 X 1014a4/5Mf’glomfl/4Ri'(/)4f6/5 cm2/s.

vR =2,7 X 104a4/5Mf’ﬁ/loml_l/4R1_01/4f_14/5 cm/s.
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Ainda nao se sabe ao certo como « depende de M, R e M, nio sendo obtido das
equagoes (4.73]). Apesar destas serem solugdes exatas das eqs. (4.72)), elas nao refletem

rigorosamente a realidade, sendo apenas uma aproximagao.

Combinando as eqs. (4.72c]), (4.72d)) e (4.72¢) e omitindo a pressdo no gas, vem

que

,  3GMMr ll B (&)”21 . (4.74)

T Sr RS pc R

Sendo que a opacidade deve-se ao espalhamento de elétrons, das eqs. (4.72a]) e
T2 vem

H
7= Yrp~ 0L (4.75)

mp

A partir de (4.75)) e (4.72b)) escreve-se a espessura do disco (4.74) como

30 M R.\/?
H ~ 1—(— . 4.76
8mmyc l < R> ] ( )
Sendo que a luminosidade de Eddington ¢ dada por (1.20) e a luminosidade de
acregao '
2nGMM
Ly = ———, 4.77
o (4.77)
e sendo L,. = 2Lgisco, vem que a taxa critica de acrecao que fornecera Lggqq no disco é
Lgaq R
crit — . 4.78
' 2nGM ( )
Substituindo Lgqq em (4.78)):
. 2 R,
Mcrit - e . (479)
nor
Relacionando (4.79)) com (4.76]):
3R.M R.\'?
H ~ : 1-— () ) (4.80)
477Mcrit R

Pela anslise da eq. (4.80) percebe-se que, quando M — Mgy, o formato do disco deixa

de ser fino perto do centro, tendendo para um formato esférico nas partes internas.

4.7.4 Escalas de Tempo

Anteriormente discutimos sobre discos finos e estaveis. Agora exploraremos rapi-
damente alguns aspectos de discos finos dependentes do tempo, bem como as escalas de
tempo relacionadas [63), [7].

A escala de tempo em que a matéria se difunde no disco através dos torques
viscosos é dada a partir de

tyise ~ —. 4.81
N (481
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A escala de tempo dinamica é definida como

R
ty ~ —, (4.82)

Vg
que é o tempo no qual a forca de pressao se ajusta as forcas gravitacionais e centrifugas
(tempo para o disco atingir o equilibrio). O tempo dindmico estd relacionado com o

periodo orbital 7" como

T
to =0 = —. 4.83
o= = (4.83)
A comparagdo entre essas duas ultimas escalas de tempo resulta em
tvisc v
~ 2> (4.84)

t¢ UR

Através de alguns dados numéricos constata-se que a escala de tempo viscoso é muito
grande, na ordem de 10'7 anos para um BN supermassivo. Isso mostra que a viscosidade
devido as colisdes nao é eficiente como principal fonte de movimentos turbulentos. A
turbuléncia no gas é possivelmente causada pela presenca de campos magnéticos que
agem no anéis do disco.

Desvios do equilibrio hidrostatico na direcao vertical z sao ajustados na escala de

tempo
H
t= 2 4.85
. (459
De acordo com a relagao (4.60) tem-se que
R R
£ ~ o 4.86
MCS Vg ( )
A partir de (4.82)) vem que
ty oty (4.87)

Consideremos, agora, a escala de tempo térmica, temm, que fornece o tempo para
o reajuste do equilibrio térmico, ou seja, o tempo no qual a taxa de dissipagao ¢ alterada.
Ela é definida como a quantidade de calor (energia térmica) por unidade de area do disco

dividido pela taxa de dissipag¢ao por unidade de area do disco

calor/area

tterm = .. % . 4.88
! taxa dissipada/area (488)
Seja a quantidade de calor por unidade de massa dada pela eq. (3.21))
3 kT
©_3 (4.89)

m 2um,
Sendo ¥ a densidade de area, tem-se que a quantidade de calor por unidade de area é

Q  3%kT

A 2um,’

(4.90)
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Utilizando a relacao (3.17)) e sendo ¢? = P/~, constata-se que

=~ ¥

(4.91)

onde ¢, é a velocidade do som.
A taxa de calor dissipada por unidade de érea do disco é D(R) dada por (4.11]).
Dessa forma pode-se expressar a eq. ([4.88]) como

Yc?
Fromm ~ s 4.92
’ VS (RQY)2/2 (4.92)
onde €)' é expresso pela eq. (4.12)). Pode-se escrever (4.88) como
R2 2
tterm ~ 268 . (493)
VgV

Sendo M = v, /¢, e utilizando a relacao (4.26),

tterm ~ MﬁZtvisc- (494)

A partir da relacao (4.26]) e utilizando (4.32)), (4.60) e (4.82]),

tyise ~ o T Mty (4.95)

Comparando t4, t., tierm € tyise, tem-se que

H 2
t¢ ~ tz ~ atterm ~ X <R) tvisc- (496)
Assumindo que o < 1,
t(j) ~ tz S tterm < tvisc~ (497)

Numericamente estes tempos sao obtidos a partir das equagoes de Shakura-Sunyaev, sendo

que ty4 e t, sdo da ordem de minutos e tyis da ordem de semanas [63].

4.8 Espectro

No processo de acrecao a energia gravitacional é transformada em calor e irradiada
na superficie do disco na forma de radiacao eletromagnética. O disco comporta-se como

um corpo negro que irradia com uma temperatura efetiva dada por [74) [44]
D(r) = oT*(R). (4.98)

Sendo D(r) dado pela eq. (4.44), pode-se expressar a temperatura como

T(R) = [w l1 - (%)WHM, (4.99)
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A estrutura e o espectro da radiagao emitida pelo disco dependem principalmente
da taxa de acrecio de matéria. Se M = (0,1 —3) x 1078 M, /ano, sdo gerados raios X com
energia ~ 1 — 10keV e L ~ 103738 erg/s. Se o fluxo de matéria diminuir, a temperatura
efetiva da radiagio e a luminosidade cairdo. Se M = 10712 M /ano, L ~ 103 erg/s, e sdo
gerados raios ultravioleta e visiveis com energia ~ 10'=%eV. Quando M > 109 M /ano,
a luminosidade 6ptica do disco excedera o valor solar.

A luminosidade no visivel é produzida principalmente pela reirradiagao dos fotons
de raios X e de ultravioleta que sao oriundos das regioes internas de alta temperatura para
as regides externas. Emissao em raios X é proeminente na parte mais quente e mais interna
do disco, enquanto que a emissao no ultravioleta e 6ptico domina nas partes mais externas

e frias.

4.9 Estimativas de Luminosidades de Acrecao

Nesta secao faremos algumas estimativas das luminosidades produzidas em discos
de acregao, com base nas referéncias [87, [72], 60} [74, O1].

A eficiéncia com a qual o gés irradia é influenciada pela geometria e pela dinamica
do disco de acrecao. Ja foi mostrado anteriormente que o rendimento maximo da acre¢ao
¢ de 0,057 num BN com a = 0 (BN de Schwarzschild) e 0,42 num BN com a = m (BN de
Kerr extremo). A eficiéncia de acregdo num BN de Schwarzschild geralmente é bem baixa,
podendo ser um pouco maior quando o gas for um plasma magnetizado. As estrelas de
néutrons sdo um pouco mais eficientes que os BNs de Schwarzschild ao acretar material,
pois elas possuem uma superficie dura e toda a energia potencial pode ser convertida
em radiacao, e nao apenas a energia de ligacao orbital. Uma estrela de néutrons com
M =1Mg e rg = 10km, por exemplo, possui um rendimento méaximo de 0,19.

Em 1974 Kip Thorme mostrou que a rotagdo maxima para um BN era de a =
0,998m, devido a aborcao de fétons quentes do disco, que produz uma espécie de contra-
torqueE]. Descontando a captura de radiacao do BN constata-se que esse limite corresponde
a eficiéncia maxima de cerca de 30% na conversao de massa em radiagao [92, [93].

Num BN de Kerr, o raio do seu horizonte de eventos (ry), que define o tamanho
do BN, fica compreendido no intervalo

GM 2GM

<rm < o (4.100)

dependendo do seu momento angular. O raio da drbita circular estédvel mais interna (raio

de ISCO - ry) localiza-se em
M M
GM < 66; . (4.101)

Na regiao do equador a ergosfera (raio rg+) fica localizada entre o horizonte de eventos e

2Esse valor nfo é consenso entre os cientistas, e alguns apontam que o limite pode ser maior.
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rs = 2GM/62:
2GM
ri < ree < (4.102)
C

Isso significa que, para um BN com rotagoes elevadas a parte interna do disco de acrecao,
limitado por ry, fica no interior da ergosfera.
Considere um BN de Schwarzschild. Sendo R, = r; = 6GM/c?, a partir da eq.

(A7) vem que

1 . .
Ldisco = EMc2 ~ 0,083Mc?. (4.103)

Percebe-se que o rendimento newtoniano (0,083) é um pouco maior que o valor maximo
relativistico (0,057) calculado no capitulo 2.

Suponha um BN Schwarzschild de massa estelar: M = 5 Ms. Considerando
R, =r; = 6GM/c* e n = 0,05, a partir da eq. tem-se que a taxa maxima com a

qual ele pode acretar é
Mo ~ 1017 kg/s ~ 107% M, /ano. (4.104)
Com isso, obtém-se que a luminosidade maxima de acregao é
Lac ~ 10 erg/s. (4.105)

Seja um BN de Kerr com M = 20 M, de baixa rotacao. Considerando R, =

r; =5GM/c* e n = 0,1, a taxa de acregao critica é
My ~ 10 kg /s ~ 1077 M, /ano, (4.106)
o que leva a uma luminosidade de acre¢ao maxima também de
Lac ~ 10% erg/s. (4.107)

Suponha, agora, um BN de Kerr de massa estelar M = 25 M., com rotacao

extrema. Considerando R, = r; = GM/c* e n = 0,3, a taxa de acregao critica ¢
M ~ 10" kg /s ~ 1078 M, /ano. (4.108)
A luminosidade de acrecdo maxima é
Lac ~ 10%7 erg/s. (4.109)

No capitulo 5 serdo estimadas as luminosidades de acrecao em BNs supermassivos,

comparando os valores obtidos com dados observacionais.
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Capitulo 5

Ntucleos Ativos de Galaxias e Jatos

Neste capitulo serao abordados alguns fendmenos relacionados aos discos de acre-

¢ao0, em especial os nucleos galacticos ativos e a formacao de jatos.

5.1 Ncleos Galacticos Ativos

Os Ntcleos Ativos de Galaxias ou Ntcleos Galacticos Ativos, AGN do inglés Ac-
tive Galactic Nuclei, sao nicleos de galaxias que emitem imensas quantidades de energia,
que nao pode ser explicada como sendo gerada unicamente nas estrelas presentes. Mas
qual a origem dessa enorme quantidade de energia? Atualmente acredita-se que a energia
emitida por um AGN é gerada a partir da transformacado da energia potencial gravita-
cional em radiacdo, da matéria que é acretada em um buraco negro (BN) supermassivo
através de um disco de acrecao. As galaxias que possuem esses nicleos sdo chamadas de
galdxias ativas [94] [2].

Os primeiros AGNs ativos foram descobertos ainda em 1943 por Carl Seyfert em
galdxias espirais com nucleos luminosos pequenos. Esses ntucleos sao caracterizados por
um continuo nao estelar e linhas de emissao altamente ionizadas [63, [2].

Os AGNs ficam ativos durante um curto tempo, quando comparado ao tempo de
vida da galdxia. Um AGN que libera 10°* erg de energia, por exemplo, consome 5 x 10° M,
em 107 anos, o que equivale a 0,05 M, /ano [95].

As galaxias ativas compreendem cerca de 10% de todas as galdxias, e incluem
as galaxias Seyfert, as radiogalédxias, os objetos BL Lacertae, os LINERS e os quasares
[2]. Neste capitulo serd mais comentado sobre os quasares e as radiogalaxias. Apesar de
possuirem caracteristicas diferentes, sendo divididas em grupos, possivelmente todos os
tipos de galaxias ativas sao a consequéncia do fendmeno da acrecao num BN supermassivo

presente no seu centro.
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5.1.1 Quasares

Os quasares sao exemplos de AGNs de alta luminosidade. Quasar é a abreviacao
de quasi-stellar object ou objeto quase estelar, e corresponde a um AGN de tamanho
maior que uma estrela mas menor que uma galaxia. Inicialmente os quasares referiam-se a
objetos estelares que emitiam intensamente ondas de radio, mas posteriormente observou-
se que eles emitem radiacao em todo o espectro eletromagnético. Além disso, constatou-se
que a maioria dos quasares nao emitem ou sao fracos emissores de radio, sendo que apenas
10% deles sdo fortes emissores [95], 94] [2].

O primeiro quasar foi descoberto em 1963 por Maarten Schmidt. Através da ana-
lise espectral da radiacao emitida, cujas raias eram bastante deslocadas para o vermelho,
pode-se estimar as distancias das fontes, bem como as luminosidades por elas emitidas.
O resultado apontava para uma luminosidade equivalente a centenas de galaxias, ndo po-
dendo ser oriundo das reagoes de fusao nuclear estelares. A explosao de uma supernova
até poderia gerar essa luminosidade, mas nao de maneira continua por longos periodos de
tempo [96] 63].

As luminosidades tipicas dos quasares sao cerca de 100 vezes maiores do que as
galdxias mais luminosas [94]. Eles possuem dimensoes menores que 1 pc (parseﬂ), 0 que
corresponde a um volume 102 vezes menor que o volume de uma galdxia normal. Os
quasares ativos liberam cerca de 100-6! erg de energia em 108 anos. Por comparacao, o
Sol liberara 10°! erg em 10 anos [95].

Os primeiros trabalhos a proporem que a energia dos quasares era oriunda do
processo de acrecao em BNs supermassivos localizados no centro de galaxias, foram de-
senvolvidos a partir de 1964, por Edwin Salpeter [97], Yakov B. Zel’dovich e I. D. Novikov
[98], e por D. Lynden-Bell [99]. Pode-se dizer que as evidéncias da existéncia dos BNs
supermassivos, com M = 10710 M, ocorreu através da descoberta dos quasares.

Os BNs supermassivos sao observados no centro da maioria das galaxias, e possi-
velmente estdo presentes em todas. A galdxia que o contém torna-se ativa quando existe
material (gds e estrelas) ao seu redor para ser acretado. Isso pode ocorrer em certos in-
tervalos de tempo da sua existéncia. Quando o alimento acaba, os niicleos se apagam e a
galaxia torna-se normal (inativa) [100] 65].

Os quasares possuem um fluxo energético variavel no tempo em diferentes com-
primentos de onda, com luminosidades superiores a 10%® erg/s e fétons com energias que
vao de 1pueV até 1GeV. A producao de energia em um quasar depende da massa do
BN, da taxa de acrecdo e da eficiéncia energética. Uma luminosidade entre 10647 erg/s
requer um BN com M = 10° M, acretando algumas poucas massas solares por ano [101].

A matéria acumulada pelo BN supermassivo do quasar geralmente esta disponivel
numa distancia ~ pc da galdxia hospedeira [7]. A quantidade total de matéria acumulada
durante a vida util do quasar é semelhante & do BN. A massa M de um quasar, que

basicamente corresponde a massa do BN central, pode ser estimada a partir da dissipacao

1 pe = 3,26 anos-luz = 3,086 x 105 m.
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energética total do quasar durante toda a sua vida, a qual é dada por

LAt
R — 5.1
7]02 ) ( )

onde 7 é a eficiéncia da conversao da matéria em energia e ¢ é a velocidade da luz. Se a
fonte tem uma luminosidade L que irradiou durante um tempo At, entdo uma quantidade
de massa M se acumulou em algum local. Considerando 1 ~ 0,1, L ~ 10*7erg/s e At ~
107 anos-luz, encontra-se M ~ 108 M, [63]. Acretando matéria na taxa de acregio de
Eddington, os BNs crescem exponencialmente dobrando sua massa a cada 107 anos. Para,
atingir uma massa de 10° My, um BN deve acretar matéria no minimo por 1 x 10° anos
[73].

Os valores do tempo At sao obtidos a partir dos 16bulos de radiogalaxias. Sendo
D a distancia entre os 16bulos, tem-se que At > D/c. A radiogaldxia Cygnus A, por
exemplo, possui uma separacio entre os lébulos de 80kpc, donde vem At ~ 4 x 107 anos
e M ~ 10° My, [63].

Grandes varia¢oes na radiacao emitida por um quasar nao podem ocorrer num
tempo menor que a passagem de luz pelo disco de acre¢ao: t > R/c. Sendo R = Rg =
2G M /c?, tem-se que [63]

M (M
5= 1 x 10 <J\4@> S. (5.2)

5.1.2 Energia e Eficiéncia na Acrecgao

Os AGNs apresentam L ~ 103~ % erg/s; irradiada de um volume cerca de ~ 103
vezes menor que o da galdxia que os abriga. Os valores de L sdao até ~ 10* vezes maior
que a luminosidade de uma galaxia tipica [60].

A produgao de energia num AGN depende principalmente da taxa de matéria
10147 erg /s,
por exemplo, requerem um BN com M ~ 10° Mg e taxas de acrecdo de M ~ (1 -
100) M, /ano [7, 63].

A eficiéncia radiativa n de um AGN ¢é estimada a partir da massa total acretada

acretada e da eficiéncia no processo. Quasares de alta luminosidade com L ~

e a radiagdo emitida por unidade de volume no universo integrado ao longo do tempo.

Ela é determinada por
L

:Mcz’

onde L ¢é a luminosidade emitida, M a taxa de acregao e ¢ a velocidade da luz no vacuo.

U (5.3)

De maneira geral, a eficiéncia é maior nos quasares mais ativos do que nos menos ativos.
Nos quasares com BNs que giram rapidamente, a eficiéncia é de no minimo ~ 0,15 e nos
que giram lentamente é de ~ 0,06 [102].

H& uma incerteza na determinacao da eficiéncia de acregao, e isso deve-se, princi-
palmente, a imprecisao na taxa de acrecao, bem como no conhecimento da massa do BN

central. Mesmo assim, o valor de 7 é relevante, o que evita a necessidade de altas taxas
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de acrecao. Porém, ainda existe o problema da origem do material a ser acretado, o qual
deve também ter uma viscosidade minima para poder migrar para o BN [63].

Considere uma regiao com um raio ~ 10 pc no centro de uma galdxia. Supondo
um nimero de 10° estrelas nessa regido, numa situacdo normal de evolucao todas elas
liberam em média ~ 1072 M, /ano. A perda de massa do Sol, por exemplo, é de 1072 M,
ao longo de sua vida, sendo 10714 M, /ano. Estrelas massivas com M > 20 Mg podem
perder de 10~7 a 107® My, /ano durante apenas um perfodo de suas vidas [103, [63].

Algumas possiveis peculiaridades envolvidas no processo podem aumentar a taxa
de captura de gas pelo BN, como oOrbitas de estrelas que passassem proximas de BN e
fossem desintegradas (rasgadas) pela for¢a de maré, liberando massa mais rapidamente.
Porém, a medida que a massa do BN aumenta (acima de ~ 10% M), as forgas de maré
nao conseguem mais despedagar a estrela [63].

Alguns modelos mostram que o disco de acrecdo nao pode fornecer constante-
mente o combustivel necessario, uma vez que levaria muito tempo para ser acretado. O
gés presente no meio interestelar, fora do ntcleo galactico, levaria muito tempo para fluir
para a regiao interna e alimentar o disco de acrecao. Isso talvez pudesse ocorrer se existis-
sem campos magnéticos de grandes escalas que atuassem sobre o gas e otimizassem o seu
transporte. Além disso, discos de acrecao finos tendem a ser gravitacionalmente instaveis
em grandes raios e tendem a se despedagar [63].

A seguir serao estimadas as taxas de acrecao e as energias liberadas em BNs
supermassivos. Considere um BN com M = 1 x 10° M, girando lentamente. Supondo

que o raio da 6rbita interna do disco R, é r; = 5GM/c* e n = 0,15, a taxa de acrecdo
critica é dada a partir da eq. (4.79):

Mo ~ 2,3 x 10* kg/s ~ 3,7 x 1072 M, /ano, (5.4)
de modo que o disco pode produzir uma luminosidade maxima de
Lae ~ 10" erg/s. (5.5)

Suponha, agora, um BN com M = 6 x 10'° M, semelhante aos maiores ja de-

tectados. Considerando que R, = r; = 5GM/c* e n = 0,15, a taxa de acrecio critica é

Mege ~ 1,4 x 10%kg/s ~ 2,2 x 10> M, /ano. (5.6)

A luminosidade maxima que pode ser produzida pelo disco é
Lae ~ 10% erg/s. (5.7)

A primeira imagem direta da sombra de um BN foi obtida do M87*, um BN
supermassivo com massa estimada em 6,5 x 10° M, e pardmetro de rotacio a ~ 0,94,
localizado no centro da galaxia Messier 87. O disco de acre¢ao tem um didmetro maximo

de 0,39 anos-luz e o raio do seu horizonte de eventos é 0,0019 anos-luz. A luminosidade
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observada do ntcleo da galdxia é ~ 10" erg/s e a poténcia dos seus jatos situa-se entre
10%2 e 10" erg/s. A taxa de acregio é ~ 0,1 M /ano e adota-se uma eficiéncia radiatival’
de 0,1 [104], 49, 57]. Considerando n = 0,1, R, = r; = 2GM/c* e M = 6,5 x 10° M,

tem-se que a taxa maxima com a qual ele pode acretar é
Mot =~ 9,0 x 10** kg /s ~ 143 M, /ano. (5.8)

A luminosidade correspondente a essa taxa de acrecao é
Lac ~ 8 x 10* erg/s, (5.9)

que é um valor bem superior ao observado. Sendo o valor observado L ~ 10 erg/s, entdo

a taxa de acrecao pode ser menor, da ordem de
M ~11x10"kg/s ~ 1,8 x 1075 M, /ano. (5.10)

Segundo os tultimos estudos a taxa de acrecao é um pouco maior que este ultimo valor,
ficando em, (3 — 20) x 107* M /ano. Essa diferenga de massa acretada estd relacionada

a energia dos jatos produzidos [5§].

5.1.3 Surtos de Raios Gama

Entre os fendmenos de extrema energia fazem parte os surtos ou explosoes de raios
gama (GRBs de Gamma Ray Bursts), que sdo as explosoes mais luminosas do universo,
onde hé liberacio de energia da ordem de 10% erg/s na forma de raios gama, durante
algumas dezenas de segundos. Apds os raios gama sao emitidos também raios X, radiacao
visivel e ondas de radio. Os GRBs foram descobertos em 1967 por satélites militares norte-
americanos que tinham como objetivo detectar radiacao X e gama oriundas de possiveis
explosoes nucleares realizadas pela URSS (Uniao das Republicas Socialistas Soviéticas).
Os GRBs ocorriam de forma aleatéria no espaco e no tempo, indicando que eram de
origem extragaldctica [7) 2], 3].

A duragao dos GRBs ¢é de 0,1 a 1000s, e a radiagdo emitida possui energia entre
0,1 e 100 MeV, com fluxo entre 0,01 e 100 fétons/cm?.s. Alguns GRBs emitem, em 10 s,
a mesma quantidade de energia que o Sol emitira ao longo de 10 bilhdes de anos em que
ficard na sequéncia principal [7].

Os modelos atuais mais aceitos quanto a origem dos GRBs consistem: no processo
de formacao de um BN de massa estelar, onde os raios gama seriam oriundos do disco de
acrecao em alta rotacdo; na colisdo entre BNs, entre um BN e uma estrela de néutrons
ou entre duas estrelas de néutrons; na explosdo de estrelas massivas [9, [3]. Porém, ha

necessidade de melhor compreender os mecanismos que desencadeiam a sua produgao.

2Rejeitou-se modelos com rendimento superior a 0,2 [53].
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5.2 Jatos

Em muitos AGNs sao também produzidos jatos de particulas, cujos comprimentos
sao ~ kpc ou ~ Mpc. Acredita-se que os mesmos sao formados pela torcao das linhas
de campo magnético no disco de acrecao, que colima o fluxo de particulas de plasma ao
longo do eixo de rotagao.

Os jatos de particulas sao observados em varios sistemas astrofisicos, como nos
AGNs e em sistemas binarios formados por estrelas de néutrons e BNs. Eles carregam
momento, massa, energia e campo magnético para longe de sua origem. Os jatos de
BNs em binérios de raios X sao os chamados jatos de microquasar, se estendendo a uma

distancia ~ 1 pc [105].

5.2.1 Formacao

A medida que espirala na dire¢io do horizonte de eventos do BN, o plasma é
comprimido num volume menor no disco de acre¢do, o que aumenta a sua pressao. Isso
faz com que o plasma se expanda, criando uma regiao em forma de um toroide. Quando
o plasma se movimenta em direcdo ao BN, sua temperatura aumenta para milhoes de
graus, elevando ainda mais a pressao e fazendo com que sejam produzidos dois jatos que
sdo expelidos para fora do plano do disco [2, [63].

Um esquema das regides internas ao redor de um BN supermassivo num AGN
estd presentado na fig. (5.1)). Grandes quantidades de energia sao liberadas no disco de
acrecao e parte dela é injetada na coroa onde, por meio da acao das linhas de campos
magnéticos, superaquece as particulas. A corona produz intensa radiacao X e pode formar

jatos de particulas, que sao oriundos da regiao central do disco.

<«— Jato

Raios X emitidos

-

Coroa Disco de acregdo

Raios X refletidos
no disco

Vo 4

-

Buraco negro

Figura 5.1: Esquema de um disco de acregao ao redor do BN supermassivo em um AGN com

a formagao de um jato de particulas [90].
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O campo magnético do disco cria um campo elétrico perpendicular a ele. As
linhas do campo magnético giram com o disco e o plasma ¢é acelerado ao longo das linhas
acima do disco. As linhas do campo magnético enrolam-se em torno do eixo de rotacao,
criando um canal estreito por onde o plasma passa, formando um feixe colimado. Esses
jatos estendem-se no espago por até milhares de anos-luz [2, [63], 95].

Andlises observacionais apontam que os jatos sao formados dominantemente por
um plasma de elétrons e pdsitrons, apesar de nao ser descartado que sejam formados
por elétrons e protons. Tais particulas sao aceleradas, pelos campos elétricos, na direcao
perpendicular ao disco, podendo alcangar velocidades relativisticas [106} 95].

Ao espiralarem ao redor das linhas do campo magnético criado pelo proprio jato,
as particulas aceleradas emitem radiacio sincrotron. O espectro da radiacdo emitida nao
é térmico (radiagdo de corpo negro), pois as particulas que produzem a radiacao nao se

encontram em equilibrio térmico com a vizinhanga [63].

5.2.2 Caracteristicas do Plasma

Para estudar alguns fenomenos envolvidos nos processo de acregdo ¢ necessario
descrever a matéria como um plasma, e nado apenas como um gas. A maior parte da
matéria do universo é formada por plasma. O géas interestelar é constituido em sua
maioria por hidrogénio neutro, porém, préximo as estrelas e BNs com disco de acrecao,
o hidrogénio é ionizado pela radiacao emitida, formando um plasma. A seguir serao
descritas brevemente as principais caracteristicas do plasma, baseado em [63], 107, [108].

Um plasma ¢é formado por uma mistura de um gés de elétrons e um gas de ions,
cujas particulas possuem massas m, e m;, respectivamente. Os elétrons e ions interagem
eletromagneticamente e a intensidade da forga é proporcional a 1/72, sendo r é a distancia
entre eles.

O plasma ¢ um bom condutor de eletricidade e de calor e seu estudo é mais
complexo do que de um gas monoatomico. Isso deve-se a varios fatores, entre os quais
a diferenca significativa de massa entre os constituintes e ao fato que eles podem ter
diferentes temperaturas. Além disso, as forgas elétricas sao de maior alcance, em relagao
as particulas colidindo num gas e, sendo formado por particulas carregadas eletricamente,
o plasma também gera campos elétricos e magnéticos e sofre forcas eletromagnéticas.

A dindmica das particulas num plasma é governada pelos campos internos, devido
ao movimento das particulas, e pela aplicagdo dos campos externos. A teoria cinética uti-
liza aproximacoes estatisticas para equacionar a distribuicao de cada espécie de particulas
que forma o plasma. O modelo magnetohidrodindmico (MHD) considera o plasma como
um fluido condutor onde a identificacdo de cada particula é desprezivel, sendo estudado
como um todo a partir das equagoes da MHD, que inclui as propriedades hidrodinamicas
e eletromagnéticas.

Um plasma é um gas ionizado que tem um ntmero grande o suficiente de par-

ticulas carregadas para blindar eletrostaticamente a si mesmo, numa pequena distancia
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comparada com outros comprimentos de interesse fisico. Ele tende a manter a mesma
densidade de fons e elétrons, e um pequeno desequilibrio de cargas elétricas produz forcas
que tendem a restaurar a neutralidade. Mesmo um gas em que somente 1% das particulas
estejam ionizadas, pode apresentar as caracteristicas de um plasma.

Todos os plasmas estao sujeitos a pequenas perturbacoes, de natureza térmica
e/ou eletromagnética de modo a oscilar numa frequéncia fundamental chamada frequéncia
de plasma. Para calcular essas frequéncias considera-se um plasma uniforme com um
pequeno excesso de elétrons em algumas regides pequenas.

Os ions tem uma carga média Ze que é ~ e pois Z geralmente é pequeno. Sejam

as densidades do ntimero de ions e elétrons
Ni ZNO Ne :N0+N1(V,t> (511)

com Ny < Ny e Ny = 0 fora da pequena regiao. O excesso de carga N; origina um campo
elétrico E tal que
V-E= —iNle. (5.12)
€0
Este campo elétrico movimenta as particulas do plasma e, sendo m; > m,, os elétrons
movem-se muito mais rapidamente que os ions. Os elétrons movem-se como um fluido
com velocidade v, (r, ), sendo que |v.|ox N.. A equagao de Euler (3.16)) para o movimento

dos elétrons é

— = —cE. 1
Me =5 e (5.13)

O termo (v, - V)v, foi omitido porque N; é pequeno. A densidade de forca é —N.E e a
densidade de massa N m..

A conservagao da carga transportada pelos elétrons exige que

ON,

(N.v,) = 0. 5.14
T + V- (Neve) (5.14)
A partir da eq.(5.11)) tem-se
ON-
T)tl + NoV -v, =0, (5.15)

pois ONy /0t =0 e V - (Nyv,) é desprezivel.
Tomando o divergente da eq. (5.13) e a derivada temporal da eq. ((5.15)):

0 e

—(V-v,)=—V_-E, 5.16

S (Vov) ==Y (5.16)
1 0*N, 0
L 2V .v.) =0 1
N, o +at(V ve) =0 (5.17)

Subtraindo a eq. ([5.16)) da eq.(eq4.2plasma) e considerando ([5.12)), vem que
QN N. 2
TNy Noem g (5.18)

ot? MeEo
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de modo que o desequilibrio de carga N7 oscila com uma frequéncia
1/2

N0€2
E0Me

Wy = (5.19)
cujo valor numérico é w, = 5,7 x 104]\701/2 rad/s ou v, = 9,0 x 10? Né/sz. Um plasma que
possui v, ¢ opaco a radiagao eletromagnética de frequéncia v < v, ou w < wy,.

O campo elétrico gerado pelo desequilibrio de carga ¢ limitado pelo efeito do fluxo

de elétrons a um alcance denominado comprimento de Debye

60]€Te 12

Ap o~ [ 2e
N0€2 ’

(5.20)
cujo valor numérico é cerca de A\p ~ 7(T,/Ny)"/? cm. O comprimento de Debye é a distan-
cia na qual o plasma tende a blindar os campos elétricos e fornece a escala de comprimento
de alcance para as interagoes elétricas no meio. Um gas ionizado sera considerado plasma
se Ap for pequeno comparado com outras dimensoes fisicas de interesse.

E conveniente definir a esfera de Debye como uma esfera dentro do plasma com
raio igual a A\p. Cada carga no plasma interage coletivamente apenas com as cargas que
se encontram dentro de sua esfera de Debye. O efeito da blindagem é o resultado do
comportamento coletivo das particulas dentro de uma esfera de Debye. Entre os critérios
para a definicdo do plasma, o niimero de particulas envolvidas na oscilagao deve ser grande

e suas grandezas nao devem variar em comprimentos L menores que Ap. Para isso,
L > Ap, NAL > 1. (5.21)

As interagoes elétricas (colisdes) entre as particulas do plasma envolvem a acele-
racao de particulas, e a consequente emissao de radiacao eletromagnética. No entanto, a
perda de energia nas colisoes ¢ baixa, de modo que pode-se considerar as colisdbes como
elasticas.

As particulas constituintes do plasma estdo em constante movimento térmico
e, através de processos de transporte, tendem a equilibrar o momento e a energia. O
momento associado a um fluxo de plasma esta localizado quase que totalmente nos ions,
por causa da sua maior massa. Outro tipo de transporte existente é a condugao térmica.
A quantidade de energia térmica presente nos ions e nos elétrons é a mesma, mas estes

ultimos movem-se mais rapidos e dominam o transporte.

5.2.3 Campos Magnéticos

Os campos magnéticos sao importantes e promissores para a producao de jatos
porque sao abundantes nos plasmas astrofisicos. Geralmente os astros presentes nos pro-
cessos de acrecao apresentam campos magnéticos intensos, e estes, ao interagirem com o

plasma, produzem uma série de efeitos. A presenca de correntes elétricas num plasma em
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movimento altera o campo magnético, enquanto o campo eletromagnético atua sobre as
cargas para produzir correntes.

Nos tltimos anos houve um retorno do interesse em estudar campos magnéticos
proximos aos BNs, principalmente pela sua relacdo com a produgao e o acionamento
dos jatos. Atualmente é quase um consenso que a matéria é impulsionada no disco de
acrecao pela turbuléncia magnetohidrodinamica e pela instabilidade magnetorotacional.
[7, 163, 109]). Até porque nem todos os discos de acre¢do em BN emitem jatos. Por isso,
acredita-se que a existéncia deles deve-se a presenca de um alto fluxo magnético no disco,
que obstrui parcialmente a queda do plasma no horizonte de eventos e desencadeia a
formacao dos jatos [110].

Modelos sugerem que os discos geometricamente espessos sejam ideais para su-
portar intensos campos magnéticos e produzir os jatos relativisticos. Porém, a forma
como eles interagem com o campo gravitacional do BN e geram os fluxos colimados de
particulas, é algo que deve ser melhor compreendido [44].

O campo magnético B é governado pelas equagdes de Maxwell

V-B=0, (5.22)

V x B = pod, (5.23)

onde py ¢ a constante de permeabilidade magnética. Na eq. foi desprezado o
termo da corrente de deslocamento. Sendo J a densidade de corrente e o a condutividade
elétrica,

J=0(E+v xB). (5.24)

Tomando o rotacional de (5.24]) e utilizando (}5.23)),
V x (VxB)=pwoV xE+ 1oV x (vxB). (5.25)
Utilizando a identidade vetorial no lado esquerdo de (5.25)),
Vx(VxB)=-V’B-V(V-B), (5.26)

e considerando ([5.22)), bem como sendo

OB
E=—-—"— 2
V x 7 (5.27)
tem-se que
OB 1
— = B) + —V’B. 2
5 V x (v X )+M00v (5.28)

Na eq. (5.28)) percebe-se que a taxa de variagao temporal de B é gerada pela difusao e
pela conveccao de B. Numa escala de comprimento L pequena pode-se desconsiderar a

difusdo (dltimo termo) se a condutividade o for suficientemente grande.
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Nos processos astrofisicos pode-se considerar a condutividade infinita, permitindo

uma simplificagdo das equagoes. Fazendo o — 0o, a partir de (5.24)) conclui-se que
E+vxB=0, (5.29)

o qual é chamado condi¢do magnetohidrodindmica ideal. Da eq. ([5.29) obtém-se a de-
generagao E - B = 0. A alta condutividade tem como consequéncia o congelamento das

linhas de fluxo magnético dentro do plasma, como sera demonstrado a seguir.

A partir da relagao de condutividade infinita ([5.29) vem
E=vxB. (5.30)

Relacionando com a lei de indugao de Faraday (eq. |5.27) obtém-se

0B

A integracdo da componente normal da variagao temporal de B sobre uma superficie fixa

S é expressa como

0B d
S da=" [ Beda= [ B) - da. 32
o =g a SVX(VX ) - da (5.32)
O teorema de Stokes para um campo vetorial F é
vV xF)-d :y{F-dl, 5.33
[(VxF)-da= (5.:33)

onde C é uma curva fechada que delimita a superficie S.

Aplicando (5.33)) em ([5.32)) e sendo o fluxo magnético 5 dado por

Oy :/SB-da, (5.34)

tem-se que

ddp

W:jfc(va).dlzféB.(dlxv). (5.35)
A integral §.dl x v pode ser considerada o aumento da area, por unidade de tempo, da
superficie limitada por C, de modo que a ultima integral em é o fluxo magnético
associado a esta area aumentada. A eq. mostra que a variagdo temporal do fluxo
magnético através de C' é a mesma que seria calculada geometricamente considerando que
todas as linhas de fluxo se movem junto com o fluido. Dessa forma, conclui-se que as linhas
de campo magnético estao congeladas no interior do plasma perfeitamente condutor.

A densidade de for¢a magnética é definida por
fp =J x B. (5.36)
Relacionando (5.23)) e (5.36)) vem

1
fp = M—(V x B) x B. (5.37)
0
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Utilizando a identidade

V(a-b)=(b-V)a+bx (Vxa)+(a-V)b+ax(Vxb), (5.38)
tem-se
V(B?*) =2(B-V)B+2B x (V x B), (5.39)
donde vem .
(VxB)xB=-V (232> +(B-V)B. (5.40)
Dessa forma, a eq. (5.37) fica
B? 1
fp=-V|—|+—(B-V)B. 5.41
(2} o

A quantidade entre paréntesis, que é a densidade de energia magnética, faz o papel da
pressao magnética
B2

= Tuo'
O termo —V Pp fornece parte da forca magnética e o ultimo termo da eq. é
importante somente em casos especiais.

Analisando a ordem de magnitude da equagao de Euler constata-se que a
pressao contraria (devido & inércia), a pressao do gas e a pressao magnética sao

Py (5.42)

32

iy 5.43

pv? ~ pci ~

onde p ¢ a densidade volumétrica, v é a velocidade do gas e ¢5 ¢ a velocidade do som no
meio. Se a pressao magnética for dominante, a velocidade do fluido é determinada pelo
campo magnético. Se a pressao contraria for maior, entao o campo magnético é arrastado
pelo fluido. No caso intermediario tem-se

2

B
p? < —— < pc. (5.44)
2410

Nessa situagao, o campo magnético move o fluido mas é confinado pela pressao do gas.
Igualando as densidades de energia cinética e magnética obtém-se a velocidade de Alfvén,

que ¢é a velocidade com que os distirbios magnéticos se propagam no plasma,

B
T — (5.45)
(kop)'/?

Uma particula carregada presente num campo magnético uniforme espirala em

torno de B com uma frequéncia angular

B
=12 (5.46)
m

conhecida como frequéncia de Larmor. O raio da espiral, denominado raio de Larmor, é

vy
= = 5.47
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onde v, é a componente da velocidade da particula ortogonal a B.
Considerando que a particula possui 1 grau de liberdade, a velocidade v, é dada
a partir de (1/2)mv? = (1/2)kT, donde vem
BT\ /2

vy = (m) : (5.48)
onde k é a constante de Boltzmann, 7' é a temperatura e m é a massa da particula. A

partir de e , obtém-se r;, como
(mkT)'/?
B

O valor de 7, limita a distancia que uma particula pode se movimentar no plasma numa

r, =

(5.49)

direcao ortogonal a B.

A galaxia M87 foi observada por H. Curtis em 1918 que observou um raio reto
curioso, aparentemente conectado com o ntcleo por uma linha ténue de matéria. Esse
raio é um jato que se estende por milhares de quilometros, podendo ser observado em
véarios comprimentos de onda. A poténcia dos jatos foi estimada em 1074 erg/s [49].
Na Fig.(5.2]) tem-se o ntcleo da galaxia M87, numa imagem registrada pelo Telescopio
Espacial Hubble. Os l6bulos sao alimentados por dois jatos relativisticos emitidos em
dire¢bes opostas pelo ntcleo, os quais estendem-se por cerca de 6 mil anos-luz e tem uma
luminosidade 6ptica de 10*! erg/s. A radiagao sincrotron do jato, que vao das ondas de
radio até os raios X, sugere a presenca de um disco de acre¢do magnetizado formado por
plasma composto por elétrons relativisticos e por ions nao-relativisticos. A radiagao X do

jato tem uma luminosidade cerca de 50 vezes maior que no 6ptico [49, [7, 95].

Figura 5.2: Jato emitido pelo BN supermassivo da galdxia M87 [111].
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Alguns cientistas defendem que o campo magnético perto de um BN é fraco,
fazendo com que a extracao de sua energia seja insignificante. Por outro lado, supondo
que o campo magnético seja fraco mas esteja quase que congelado no plasma e que o fluxo
seja fortemente cortado dentro de um raio de estabilidade, havera amplificacdo do campo
a valores bem altos em relagdo a pressao térmica. Dessa forma, esses campos podem ser
eficientes em extrair a energia rotacional do BN e/ou criar um fluxo de energia e momento
angular para as partes externas do disco de acrecao [7].

O campo magnético nas proximidades de um BN pode ser escrito em termos da
taxa de acrecio M como

_2M

B? = (5.50)

2
onde r é o raio do BN. A estrutura das linhas de campo magnético sao formadas por linhas
abertas e fechadas (fig. [5.3). As linhas de fluxo abertas emanam do horizonte de eventos
ou do disco e se estendem até o infinito, e as fechadas conectam o horizonte com o disco
de acrecao. O angulo de abertura 6., separa as linhas de campo abertas e fechadas em
cada hemisfério. As linhas abertas emanam do horizonte pra 0 < 6 < 0., e as fechadas

conectam o horizonte ao disco entre 0., € 0 plano equatorial [I12].

Figura 5.3: Estrutura de linhas de campo magnético num BN [112].

Simulac¢oes mostram que, nos jatos acionados magneticamente, as linhas de campo
podem ser conectadas ao disco sem tocar no horizonte de eventos. Isso faz com que ocorra
dissipagdo de energia e transferéncia de momento angular do disco para o jato. O jato é
formado extraindo energia e momento angular do disco. A perda de matéria pelos jatos
¢ :
]\4jato

M

onde Mato é a taxa de fluxo que escoa para o jato e M a taxa de acreciao do BN [112].

(5.51)

jato =
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A rotacao diferencial do plasma orbital faz com que as linhas de campo magnético
radial atuem como um dinamo que gera um campo magnético poloidal Bp. Este produz
um fluxo de Poynting, que é o jato [I12]. Em BNs de Kerr, os discos de acregao se
estendem dentro da ergosfera, fazendo com que a matéria seja torcida. Na interacao com
os campos magnéticos, originam-se os jatos. Observa-se uma correlacao entre a velocidade
angular do disco e as velocidades dos seus jatos [10T], 60].

Considere inicialmente o movimento de cargas elétricas individuais sob a ac¢ao da

gravidade e de campos magnéticos. O movimento de um gas ionizado é governado pela

equagao de Euler (3.16). A densidade de for¢a vem da eq. (5.13)), sendo dada por
f=—-pg+q¢E+jxB, (5.52)

onde ¢ ¢ a densidade de carga elétrica [63].

As condigdes relevantes parecem ser o caso magnetostatico, onde os campos mag-
néticos equilibram a gravidade, e a situagao livre de forgas, onde as cargas elétricas na
magnetosfera sdo consideradas méveis para atuarem como fontes de campo. A condigao
livre de forgas implica [63]

dE+jxB=0 (5.53)

Assume-se que existem grandes forgas de campo que dominam os outros termos

da densidade de for¢a. A condicao livre de forca requer uma densidade de carga q # 0,
desde que

gE=—-jxB#0. (5.54)

A neutralidade geral pode ser mantida se existirem regides de carga liquida oposta. O
campo magnetostatico ¢ importante na determinagao da estrutura de um disco de acrecao
magnetizado e a condi¢do de forga livre é apropriada para o modelo Blandford-Znajek,

como serd descrito adiante [63].

5.2.4 Disco, Campo Magnético e Jatos

A maioria dos modelos propostos para explicar os jatos relativisticos invocam a
presenca de campos magnéticos. No disco estes campos possibilitam que o plasma escape
ao longo das linhas de campo, podendo ser acelerado e originando um jato relativistico
[112, 109].

As partes internas do disco de acrecao sao forcadas a se alinhar com a rotagao do
BN. Dessa forma, os jatos produzidos podem estar alinhados com o momento angular. A
escala de tempo para o alinhamento do disco com o BN depende diretamente do tempo
para o disco transferir o momento angular na dire¢ao radial, sendo dado por

R2

tp ~ — 5.99
R I/’ ( )

onde v é a viscosidade e R o raio do disco. A distor¢ao provocada pelo disco propaga-se

na mesma escala de tempo [113].
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Ha uma correlagao entre as densidades de fluxos de ondas de radio e raios X duros.
Embora as variacoes no raio interno aparentemente nao causem flutuacoes na poténcia
do jato, ha evidéncias do acoplamento entre o jato e o disco. As observagoes também
mostram que ha uma correlacao entre o fluxo de matéria no disco e a sua temperatura
com a densidade do fluxo de ondas de radio emitidas. Constata-se também que nao existe
uma correlagdo entre o raio interno e a densidade do fluxo das ondas de radio emitidas,
bem como que a poténcia do jato nao ¢ modulada pelas mudancas no raio interno do disco
de acrecio. E possivel que as variacdes na taxa de acrecio de massa afetem principalmente
a temperatura e o fluxo de gas no disco, mas nao o seu raio interno [109].

Os dados sugerem que a producao do jato esta ligada a ionizacdo do disco. Uma
explicacao simples é que as linhas de campo magnético poloidal sao mais facilmente anco-
radas na superficie de um disco altamente ionizado do que num disco de baixa ionizacao.
A taxa de acrecao esta correlacionada com o fluxo de ondas de radio, e isso pode indicar
um acoplamento simples entre a primeira e a poténcia do jato [I09]. A relacdo entre
a poténcia do jato emitido e a luminosidade do niicleo em ondas de radio, baseada em

observagoes e analise de alguns AGNs, é

Lra io 081
Piaw ~ 16 % 10 (Z292) " ergs (5.56)

No estado suave (sem excitagdo) nao observa-se jatos de ondas de radio no nicleo. A
diminuicdo da poténcia do jato principal pode ser responsavel pela diminuicao do fluxo
das ondas de radio no nucleo [64].

Os jatos binérios de raios X dos BNs sao revelados principalmente pela deteccao
de ondas de radio. Ocorre também emissao de outras frequéncias do espectro, como os

raios X, mas que se tornam dificeis de distinguir da emitida pelo processo de acrecao [64].

5.2.5 Radiogalaxias

As radiogalaxias sao galaxias que possuem uma intensa emissao em radio, com
L ~ 10 %erg/s. Quando observadas no éptico geralmente elas tém a aparéncia de
uma galaxia eliptica. Porém, quando observadas em radio, apresentam uma estrutura
dupla com dois 16bulos emissores [2]. Muitas das radiogaldxias possuem lébulos e a quase
totalidade delas possui jatos. Os lobulos sao alimentados continuamente pelos jatos de
particulas que canalizam a energia do centro do disco de acrec¢ao [96], 95].

Cygnus X-1 é uma das radiofontes mais intensas localizada na constelacao de
Cisne. Como ja foi comentado no capitulo 4, Cygnus X-1 é formado por um BN com
M = 21,2 M, e uma estrela supergigante com M =~ 40 M., que alimenta o disco de
acrecao. Através de observacoes constatou-se que o BN possui uma rotagdo extrema, a
relagdo entre a espessura do disco e o seu raio é H/R < 0,03 e a luminosidade emitida é
L =12x10%erg/s, o que equivale a L = 6 x 1073 Lgqq [109, 8Y].

As fontes de radio estendidas consistem num par de 16bulos separados em uma

galaxia eliptica. No caso de Cygnus X-1, seus l6bulos encontram-se a 50 kpc de distancia
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da galaxia central e possuem cerca de 17 kpc de didametros. Sua emissao em radio é de
10% erg /s [95].

Para manter a emissao de radio nos lébulos, é necessario a existéncia dos jatos
relativisticos. Nestes, as particulas carregadas emitem radiagao ao serem aceleradas em
torno das linhas de campo magnético. A emissao de radiacao sincrotron ocorre desde as
ondas de radio até os raios X e gama, sendo detectadas principalmente nas de primeiro
tipo [101].

Uma importante fonte de raios X de alta energia é a galaxia ativa Cygnus A,
presente na fig. . Esta imagem incorpora a visualizagdo em diversos comprimentos
de onda, registrados por diferentes telescopios. Cygnus A é a radiogalaxia mais potente,
proxima a Terra, encontra-se a cerca de 600 milhoes de anos-luz de distancia e seus lobulos
estendem-se ao longo de um eixo por quase 300.000 anos-luz, alimentados por jatos de
particulas relativisticas oriundos do BN central. Os pontos quentes provavelmente marcam

as extremidades dos jatos, impactando o material frio e denso circundante [114].

Figura 5.4: Imagem de Cynus A [114].

O BN de Cygnus A possui M ~ 2,5 x 10° M, e seus jatos sao impulsionados
eletromagneticamente até uma distancia ~ 103475 [I15]. As fontes de rddio de Cygnus
A requerem uma energia minima de 10°? erg e um campo magnético de 5 x 107> G. Isso
produz um tempo de vida de t,,4 = 107 anos e uma luminosidade L ~ 5 x 10* erg/s [63].

A fig. representa a geometria conica de um jato, onde B ¢ o campo mag-
nético paralelo e B, é o campo magnético perpendicular. Préximo ao nicleo o campo
magnético é predominantemente paralelo ao eixo do jato (B)) e, a medida que se afasta,

tende a ser ortogonal ao eixo (B,) [63].
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Figura 5.5: Geometria conica de um jato [63].

A conservagao do fluxo magnético a uma distancia R da origem implica que
p =7R*B| = (4, (5.57)

onde (] é uma constante. Sendo B, a componente do campo magnético que circunda o
eixo, tem-se

by = f B, dl = 27RB, = Cs, (5.58)

onde [ é o comprimento da circunferéncia e C5 uma constante. Comparando as duas
expressoes anteriores constata-se que Bj cai mais rapidamente que B;. Dessa forma,
grandes distancias, B, é dominante [63].

Na atualidade existem muitas dividas sobre a producao, constituicao e acelera-
mento dos jatos. Entre elas estd a existéncia da assimetria em algumas ocasides, onde os
jatos sao vistos em apenas um dos lados do nucleo. Além disso, alguns jatos observados
nao sao retos e outros parecem se curvar sobre si mesmo, de modo que eles nao poderiam
ser confinados por campos magnéticos gerados por correntes nos jatos. Outra questao
estd relacionada ao problema do confinamento, pois, segundo estimativas de intensidade
e pressao do campo magnético, de temperatura e densidade de particulas em nicleos de

galdxias, os valores nao seriam suficientes para confinar os jatos [63, [115].

5.2.6 Energia Eletromagnética

Se um BN de Kerr é rodeado por um campo magnético, pode ocorrer um aco-
plamento do material do disco em rotacao com as linhas de campo magnético, podendo
originar uma estrutura helicoidal do campo, cuja componente toroidal colimaria o fluxo
e originaria o jato. Em 1977 os astrofisicos Roger Blandford e Roman Znajek elabora-
ram um modelo de extragao de energia a partir da rotacao de um BN rodeado por um
disco de acrecao magnetizado. Denominado processo ou mecanismo de Blandford-Znajek,
atualmente é a descricdo preferida para a formacgao dos jatos astrofisicos. Nele, as linhas
de campo magnético, juntamente com as correntes do plasma no disco, induzem uma

diferenga de potencial. Se a intensidade do campo magnético for forte o suficiente ele
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desencadeia a producao elétrons-pésitrons no vacuo da magnetosfera, que sao colimados
ao longo do eixo de rotacao [116].

Nas ultimas décadas o mecanismo de Blandford-Znajek vem sendo considerado o
principal mecanismo para produgao de jatos em AGNs e também responsavel pelos surtos
de raios gama [112] [I17]. A poténcia de um BN em rotagao é dada por

L 2

Ppy ~ @QBB%NT%NCL*C (5.59)

onde rgy é o raio do horizonte de eventos, 25 é a velocidade angular das linhas de campo
magnético, Qpy € a velocidade angular do BN, a* é o parametro de rotagao adimensional
(0 < a* < 1), Bpy é a intensidade do campo magnético e ¢ é a velocidade da luz. O

termo Q% é dado por
Qp(Qpy — Q
02 = 2 =R 5), (5.60)
Qpn
A eficiéncia maxima do mecanismo Blandford-Znajek implica que no horizonte de eventos
do BN QB(TBN> = QBN/2 [7, 116]

A seguir sera construido um modelo de extracao de energia eletrodindmica de

um disco de acre¢ao num campo gravitacional newtoniano, baseado em [63]. A descrigao
do mecanismo Blandford-Znajek utiliza a teoria da relatividade geral, e também leva em
consideracao a energia de rotagdo do BN. No nosso modelo, apenas sera estimado a energia
eletromagnética que estaria presente num disco de acregao.

Considere um campo de correntes movendo-se em circulos no plano z = 0. O
campo magnético serd estavel, sendo By = 0, B # 0 e B, # 0. Se a corrente elétrica na
superficie do disco diminuir rapidamente com o aumento do raio R, sera formado um loop
circular de corrente e o campo magnético sera aproximadamente dipolar, com as linhas
de campo se abrindo perto do eixo. Se a intensidade da corrente cair mais lentamente
com o aumento do raio R, os loops em raios maiores dominam. No eixo z pode-se esperar
que as linhas de campo se dobrem em sua direcao.

Supondo, agora, um disco de acre¢ao magnetizado. A densidade de energia mag-
nética do disco deve ser pequena em comparacao as densidades de energia térmica e
cinética de rotacao. Espera-se também que o disco seja totalmente ionizado e tenha alta
condutividade elétrica, de forma que o campo magnético move-se em conjunto com o
material do disco.

Sejam By e Bp os campos magnéticos toroidal e poloidal, e E; e Ep os campos
elétricos toroidal e poloidal, respectivamente. Sendo B = By + Bp, tem-se que By =
(0, By,0) e Bp = (Bg,0,B,) = B —By. O campo elétrico é representado como E =
Er + Ep. Sendo o modelo estacionario, as grandezas presentes sao independentes do
tempo.

O fluxo magnético ¢ através de uma superficie que atravessa um circulo no
eixo de simetria ndao depende do tempo e, pela lei de Faraday ¢ = —d®p/dt, a forga

eletromotriz é nula. Dessa forma, vem que Er = 0 e, consequentemente, E = Ep.
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Sendo que By independe de ¢, tem-se que
V-Br=0. (5.61)

Sendo que V - B = 0, vem que
V- -Bp=0. (5.62)

Isso significa que pode-se considerar as linhas de campo separadamente nas componentes
poloidais e toroidais. As linhas de campo Bp podem ser consideradas por exemplo, como
agindo juntamente com o material do disco. A velocidade angular €25 é constante em uma
linha de campo. Condicoes suficientes para campos estacionarios simétricos axialmente

sao a condigdo magnetohidrodinamica (eq. [5.29) e a condigao livre de forga
gE+J xB=0. (5.63)

Essa ultima condigao significa que uma carga girando no disco nao experimenta uma
forga, permanecendo em repouso nele com o passar do tempo. Isso faz com que o campo
elétrico no sistema rotativo desapareca: E' = 0. Sendo 5 a velocidade angular da linha

de campo, de modo que Q25 = (0,0, {25), tem-se que
E =Ep+(Q2xR)xB=0, (5.64)

donde vem

Ep=—-(2xR) xB,. (5.65)
Sendo V x Ep = 0 (consequéncia da independéncia de tempo de B) e considerando (5.62)),

vem que

Bp-VQp =0. (5.66)

Isso mostra que {2g nao se altera ao longo das linhas de campo poloidais, possibilitando
uma solucao estacionaria.

As linhas de forga magnéticas sao aproximadamente congeladas no material do
disco. Mas este congelamento nao pode ser exato, pois nao haveria torque no disco e
nenhuma extracao de energia. Uma pequena velocidade relativa é necessario. Isso ocorre
porque o campo esta presente em material onde existe forgas acima do plano do disco.

Na fig. estao representados os fluxos de corrente em superficies magnéticas
no disco de acrecao em torno de um BN. Ao longo de uma linha de campo poloidal €2 é
constante, bem como independente de ¢ por simetria. Essas linhas formam as chamadas
superficies magnéticas. Se essa superficie for um circulo centrado no eixo z, devido ao fato
de V- B = 0, o fluxo magnético 5 independe da superficie e é constante nas superficies

magnéticas.
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Figura 5.6: Fluxos de corrente em superficies magnéticas no disco de acre¢ao em torno de um
BN [63].

Considere uma superficie magnética e z > 0 limitada por um circulo de raio R
no disco. Uma corrente I deve fluir no interior de qualquer superficie para gerar By # 0,
fornecendo um fluxo energético nao-nulo. De acordo com a lei de Ampere aplicada num

circulo centrado no eixo z, a intensidade de By produzida por I é

_ ol

By = .
T~ 9rR

(5.67)

Considere agora duas superficies magnéticas adjacentes delimitadas por circulos de raios R
e R+dR no disco, e sejam [ e I +dI as correntes fluindo para o interior dessas superficies.
Para evitar o acimulo de carga, deve haver uma corrente radial [ fluindo entre as duas
superficies e um retorno da corrente na regiao de aceleragao. Isso é possivel porque essas
regides nao estao livres de forcas de modo que a corrente nao seja obrigada a fluir ao
longo das superficies magnéticas. Dessa forma, ha uma dissipagdo de energia na regiao de
aceleragdo que representa a energia transmitida do disco. Na regiao intermediaria, livre
de forca, nao ha dissipacao de energia.

A energia eletromagnética que flui através da regiao livre de forga para a regiao
de aceleracao ¢ dada pelo vetor de Poynting, que representa a densidade direcional do

fluxo de energia, L/A:

1 1
S=—ExB=—EpxBr, (5.68)
Ho Ho

pois Er e Bp sdo nulos. Sendo Ep dado pela eq. (5.65)) a intensidade de S é

1
S ~ —RQBpBr. (5.69)
Ho

Bp e By sao determinados nas regioes nao livres de forgas.
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Assume-se que perto da regiao de aceleracao as particulas movem-se para cima,
junto com as linhas de campo, paralelas a Bp + By, com velocidades da ordem de ¢, e
uma velocidade circular vg = RS} paralela com By.
Através de um diagrama de velocidades relativas tem-se
BP (CQ o RQQQ)l/Q c

F S T R o (5.70)

de modo que pode-se escrever By como

By ~ —Bp. (5.71)
c
Dessa forma a eq. (5.69)) fica
1 R*Q?
S~ — Bj. (5.72)
Mo €
Sendo Bp =B — By ¢ Bp > By, vem Bp ~ B, de modo que
1
S~ —R*Q?B% (5.73)
HoC

A poténcia eletromagnética maxima que pode ser extraida do disco é dada porﬂ

R
Pt ~ / S.2tRdR. (5.74)
0
Sendo S dado por (5.73)),
212 B? (R O?B2RY
Pao~ o2 [TRPRAR = T (5.75)
HoC  JO 210C

Sendo R ~ rg = 2GM/c* e Q = (GM/R?)'/?| a poténcia maxima serd

Pyt ~ ——=B*M?, 2.76
e (5.76)

ou
Poer ~ 107 B*M? J /s ~ 1072 B*M? erg/s. (5.77)

Sendo a massa M do BN dada em fun¢ao da massa do Sol My e a intensidade

do campo magnético B dada em gauss (G), onde 1G = 1074 T, tem-se

BN\?( M\’
Pt ~ 10%° (104> (%) erg/s. (5.78)

A seguir serao feitas algumas estimativas da poténcia eletromagnética em alguns

BNs supermassivos, considerando os campos magnéticos situados no intervalo 1071 G <
B <10°G. Se M = 10° M,

Pt ~ 10*7 B erg/s. (5.79)

3Sendo a area do disco A = TR?, tem-se que dA/dR = 27 R, donde vem A = J 27 RdR.
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Para M = 10® M,
Paet ~ 104 erg/s. (5.80)

Sendo M = 10'° M,
Piet ~ 10t erg /s. (5.81)

No caso do BN supermassivo em M87*, com M = 6,5 x 10° My, a taxa de
acrecio estimada é (3 —20) x 107* M, /ano, a densidade de particulas N, ~ 10*~7/cm?, a
intensidade do campo magnético B ~ (1 — 30) G e a temperatura dos elétrons do plasma
em T, ~ (1 —12) x 10" K. A poténcia do jato emitido foi estimada em [57]

Piato ~ 10% #erg/s. (5.82)

De acordo com o nosso modelo (eq. [5.78)), utilizando B ~ 10 G, tem-se que a poténcia

eletromagnética maxima que pode ser liberada pelo disco de acrecao ao redor desse BN é

P, ~ 10% erg /s, (5.83)

tendo a mesma ordem de grandeza.

O mecanismo de Blandford-Znajek também funciona para BNs estelares. Dessa
forma, serd usado o modelo simplificado desenvolvido anteriormente para estimar a energia
eletromagnética maxima para um BN estelar com M = 10 M, por exemplo. Para campos

magnéticos situados no intervalo 107G < B < 10° G,
Poet ~ 10 % erg /s, (5.84)

o que corresponde a um valor pequeno.

Analisando, agora, o caso de um BN pertencendo a um sistema binario juntamente
com uma estrela de néutrons do tipo magnetar. Um magnetar possui alta intensidade de
campo magnético, chegando até ~ 105 G, bem como apresenta forte emissao de raios X e
gama [I18]. Esse tipo de sistema bindrio pode ser um poderoso mecanismo de geragao de
energia, produzindo luminosidades com picos de até 10°7 erg/s, cujo valor é comparavel as
explosoes mais energéticas de raios gama. Suponha que um BN com M = 20 M, acrete o
material da estrela. Considerando um intervalo mais elevado para os campos magnéticos,
como 10°G < B < 101 G, vem que

Pie, ~ 10° 4 erg /s, (5.85)

cuja poténcia corresponde aos surtos de raios gama, porém, inferior aos picos mais ener-

géticos.
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Consideracoes Finais

Neste trabalho estudamos o fenémeno da acregdo em buracos negros (BNs), es-
timando as energias envolvidas. Quanto a sua massa M, os BNs sao classificados, prin-
cipalmente, em estelares e supermassivos. Os estelares sao formados a partir de estrelas
com M > 25 Mg e possuem M =~ (3 — 25) M. Os BNs supermassivos estao presentes
possivelmente no centro de todas as galdxias e possuem M ~ 105719 M, sendo formados
possivelmente por fusao de BNs estelares e pela agregacao de material estelar.

Primeiramente fizemos uma descricao newtoniana de um BN, analisamos o movi-
mento de uma particula ao seu redor e encontramos que ela pode descrever uma circunfe-
réncia, uma elipse, uma parabola ou uma hipérbole. O nosso interesse esteve nas orbitas
fechadas, em especial a circunferéncia, que ocorre quando a energia potencial do conjunto
¢ minima.

No capitulo 2 abordamos os BNs a partir da teoria da relatividade geral. Inde-
pendentemente de como foram formados, todos os BNs sao caracterizados por apenas 3
parametros: massa M, carga elétrica () e momento angular J. Um BN com massa M e
que nao rotaciona é chamado BN de Schwarzschild. Ele possui uma singularidade, onde
estd concentrada toda a sua massa, e um horizonte de eventos de raio rg = 2GM/c?, que
representa a superficie fronteira do BN, a partir da qual tudo o que passar nao conseguira
retornar. Analisando a trajetéria de particulas massivas ao seu redor, se a trajetoria for
aberta a particula podera ou nao ser capturada pelo BN, dependendo de como nele incide.
Estudando as érbitas fechadas, encontramos o raio da orbita circular estavel mais interna
(ISCO), r; = 6GM/c*. Uma particula com 6rbita 7 < r; necessariamente acabard por
atingir o horizonte de eventos.

Um BN que possui massa M e momento angular J ¢ denominado BN de de Kerr.
Sua estrutura é mais complexa que o de Schwarzschild, apresentando uma singularidade
na forma de anel, um horizonte de eventos cujo raio depende do seu momento angular,
sendo menor quanto mais rapidamente girar, e uma ergosfera, regiao externa ao horizonte
de eventos que forca a matéria e a radiagdo que estiverem presentes a girar com ele. A
sua ISCO possui valor que também depende do momento angular, sendo igual ou menor
que o BN de Schwarzschild, (GM/c?*) < r; < (6GM/c?).

Uma particula em oérbita num BN possui uma energia de ligacao gravitacional
e, ao se mover do infinito para a ISCO, a particula pode liberar essa energia na forma

de radiacdo. Isso corresponde a um valor maximo de 0,057 no BN de Schwarzschild e
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0,42 num BN de Kerr. Tais valores sao muito importantes pois limitam superiormente o
rendimento nos processos de acrecao.

Os estudos dos BNs se intensificaram muito nas ultimas décadas. Além dos
diversos indicios indiretos de suas existéncias, a deteccao de ondas gravitacionais oriundas
de fusdes de BNs, bem como as imagens diretas do disco de acre¢do num BN supermassivo,
vem comprovando as teorias cientificas e dando um grande impulso nas pesquisas nessa
area.

Apos apresentar algumas caracteristicas de um gas astrofisico, no capitulo 3 de-
talhamos o modelo de acrecao esférica, obtendo expressoes para a taxa de acre¢ao em
BNs bem como fizemos algumas estimativas de luminosidades maximas produzidas para
BNs de Schwarzschild. Para um BN com M = 5 M, a sua taxa de acrecao encontrada foi
~ 1071 M, /ano, sendo capaz de produzir uma luminosidade maxima ~ 10* erg/s. Um
BN supermassivo com M = 4 x 10° M consegue acretar ~ 107° M /ano, sendo capaz
de produzir ~ 10*? erg/s, o que é um valor maior que o observado para alguns BNs dessa,
massa, mas bem abaixo de outros de maior atividade.

No capitulo 4 fizemos uma descricao dos discos de acrecao, que sdo estruturas
gasosas ao redor de um objeto central. Sendo que a maioria dos BNs e os outros corpos ce-
lestes possuem rotacao, a matéria que deles se aproximam forma um disco, onde ela perde
momento angular devido a viscosidade e migra para o BN. As tensoes produzidas pela
viscosidade no disco aumentam a sua temperatura, produzindo ondas eletromagnéticas
que sao irradiadas para o espaco, compondo a luminosidade total. Através de um modelo
de disco fino e estavel, que constitui o modelo padrao, demonstramos que a luminosidade
emitida pelo disco é a metade da luminosidade de acre¢do, sendo que a outra parte acaba
sendo armazenada na forma de energia cinética do BN. A seguir estimamos a energia
liberada por BNs estelares com diferentes rotacoes e rendimentos. Num BN de Schwarzs-
child com M =5 M, e n = 0,05, a luminosidade maxima de acregao ¢ ~ 10 erg/s. Para
um BN de Kerr com M = 20 M, com baixa rotagdo e n = 0,1, a luminosidade maxima
por ele produzida é ~ 10® erg/s. Um BN com rotagao extrema, M = 25 Mg e n = 0,3,
consegue produzir ~ 1037 erg/s. Portanto, um BN estelar acretando na taxa méaxima pode
produzir no mdximo uma luminosidade ~ 10% erg/s.

Os ntcleos ativos de galaxias (AGNs) foram descobertas na década de 1940 e
melhor estudados a partir da década de 1960. Acredita-se que sejam formados por um
BN supermassivo localizado em seus centros, acretando material que esteja na sua redon-
deza. Quando ativos possuem L ~ 103 % erg/s. No capitulo 5 exploramos os AGNs e
a formacao dos jatos, nos detendo nas energias envolvidas. Segundo estimativas, um BN
com M =1 x 10% M, girando lentamente consegue produzir até 10*! erg /s, enquanto um
BN com M = 6 x 10'° M, um dos maiores ji detectados, produz até 10 erg/s. Tais
valores possuem a mesma ordem de grandeza dos divulgados pelos tltimos estudos, como
o do BN M8T*.

Em muitos AGNs, estrelas de néutrons e em bindrios com BNs, também estao pre-
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sentes os jatos, formados por elétrons e positrons, que sao langados no espaco até distancias
de milhares de anos-luz. Os jatos sdo produzidos pela interacdo do campo magnético com
o plasma do disco, canalizando parte dele ao redor do eixo de rotagao e acelerando-o até
velocidades relativisticas. Nesse trabalho elaboramos um modelo para estimar a poténcia
eletromagnética de um disco de acregao. Para BNs com M ~ (6 — 10) Mg, o valor en-

031=°L erg /s, dependendo da intensidade do campo magnético no disco,

contrado foi P ~ 1
que variou entre 10(-)=°G. Se toda essa poténcia for transmitida para o jato, consegue-
se chegar aos valores da maioria dos jatos observados, como os emitidos por M87*. No
entanto, ndo consegue-se gerar as poténcias dos jatos mais energéticos e dos surtos de
raios gama, que atingem até 1057 erg/s. Para isso, a intensidade do campo magnético
no disco de acrecao ao redor dos BNs deve ser maior do que as estimadas atualmente.
Campos magnéticos da ordem de até 10'° G estdo presentes em alguns tipos de estrelas
de néutrons. Dessa forma, jatos e surtos de raios gama com energia extrema poderiam
ser produzidos quando um BN supermassivo acretasse estrelas com essas caracteristicas.

Concluimos que alguns elementos da Relatividade Geral dos BNs conseguem re-
produzir matematica e aproximadamente o fendomeno da acrecdo, a luminosidade dos
AGNs e a poténcia dos jatos, com exce¢ao dos picos mais energéticos, desde que os BNs

tenham matéria disponivel e suficiente para acretar.
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