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RESUMO

Neste trabalho é desenvolvido um modelo
para quasares e nacleos ativos de galaxias em geral. 0 modelo
descrito € constituido basicamente de um gas de buracos  ne-
gros, os quais sdao emissores da radiagao de Hawking. Um apanha
do geral sobre os buracos negros bem comoc suas possiveis ori-
gens servem de base para a compreensio do modelo. Os princi-
pais dados conhecidos sobre o quasar 3C 273 sao expostos e
servem de diretriz no desenvolvimento do modelo. Também para
uma melhor compreensdac dos nucleos ativos de galaxias, nocdes
sobre os modelos classicos sao fornecidas.
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CAPITULO - 1

INTRODUCAQ

Um dos problemas mais importantes na astro
fisica atual estd relacionada com os possiveis processos fisi-
cos de producao das enormes energias de radiacio eletromagneti
ca emitidas por certos objetos astronomicos. Esses objetos sao
associados a nucleos ativos de galdxias como quasares, galaxias
Seyfert ¢ objetos BL Lac. O nosso objetivo neste trabalho e
construir um modelo para explicar o mecanismo de producdo dessa
grande quantidade de energia. Nosso modelo denominado de Modelo
de um Gas de Buracos Negros (MGBN), tera como principal mecanis
mo de emissdo a radiacdo de Hawking. A radiacido de Hawking é o
resultado de considerarmos os efeitos quinticos na superficie
de um buraco negro. Esta radiacio possul um espectro caracteris
tico e sera explicada em mais detalhes na secio 2.5 do proximo
capitulo.

No capitule 2, apresentamos uma idéia ge-
ral de como pode surgir um buraco negro, tanto os de origem es-
telar como também os buracos negros primordiais. A seguir fala-
mos sobre algumas propriedades e a termodinimica dos buracos ne
gros. Finalizamos o capitulo com uma nocdo sobre a radiacgao
de Hawking.

0 capitulo 3 mostra um histdrico sobre os
quasares e nucleos ativos de galaxias. Como exemplo damos algu-
mas caracteristicas do quasar mais bem conhecido, o 3C 273. o
espectro aletromagnético continuo do 3C 273 & mostrado, pois
servira de teste para o MGBN.

Os modelos tedricos sdo resumidos no capi-
tulo 4, através da apresentaciao dos modelos de Lynden~Bell [ 1}
e Hills [ 2 ]J.

0 modelo do gas de buracos negros é desen-
volvido no capitulo 5. Neste capitulo descrevemos o espectro de
um buraco negro e apos algumas hipGteses simplificadoras, calcu
lamos o espectro do gas de buracos negros. A seguir a compara-
mos com 0 espectro do 3C 273.

Nossas conclusoes, bem como os limites de
validade do nosso modelo estdo no capitulo 6.



CAPITULO - 2

BURACOS NEGROS

2.1 - Evolucao estelar e buracos negros

2.2 - Buracos negros primordiais

2.3 - Geometria e propriedades dos buracos negros
2.4 - Termodinamica de buracos negros

2.5 - A radiacao de Hawking



2.1- EVOLUCAQ ESTELAR I BURACOS NEGROS

Os buracos negros, esses pitorescos e fas
cinantes objetos, sao uma previsdo tedrica da teoria geral da
relatividade de Einstein. Entretanto poucos sabem que sua exis-
téncia ja havia sido idealizada por Laplace em 1795 [ 3]. Nesse
trabalho, Laplace usa os argumentos conhecidos na época, forne-
cidos pela mecanica newtoniana. Ele descreve um corpo que teria
caracteristicas, até certo ponto, semelhantes ao objeto atual-
mente denominado de buraco negro: "Uma luminosa estrela, de mes
ma densidade que a Terra, e cujo diametro fosse duzentas e ci-
quenta vezes maior que o sol, nao permitiria, em consequéncia
de sua atracae, que qualquer de seus raios chegasse até nds; o
portanto possivel que o mais luminoso corpo do universo possa,
por esta causa, ser invisivel".

A velocidade de escape na superficie de

um corpo de massa M e raio Ry € classicamente dada por
Vosc = ¥ 2GM/R; onde G é a constante da gravitacdo. O  buraco

negro de Laplace deve ter a razao M/R, suficientemente grande
para que a velocidade de escape seja maior que a velucidade da

luz ¢, ou seja V C. Assim, para um objeto de massa M ter

c
as caracteristiczg descritas por Laplace deve ter seu raio obe-
decendo a condigdo Re < 2GM/c?. Apesar deste resultado ter sido
obtido, utilizando-se apenas a mecdnica cldssica ele permanece
valido no contexto da teoria da relatividade geral.

Seria, ‘contudo, possivel existir na reali
dade objetos com tal densidade? Apesar de nao comprovado, hoje
hi fortes indicios de que esses objetos possam se formar como ©
estagio final da evolucdo de estrelas massivas, com algumas ve-
zes a massa do sol. Para compreendermos isto, vamos examinar
simplificadamente os processos que ocorrem durante a vida de u-
ma estrela,

Constantemente em nossa galaxia, ha estre
las nascendo e outras morrendo. O nascimento de uma estrela o-
corre pela contracao, devido a acdo gravitacional, de densas nu

vens de gas interestelar. Apds um periodo de aproximadamente



5 x 107 anos para M v My* ou menor que 10° anos para
M>10M , ha a ignicdo do hidrogénio. Isto significa que no
interior da nuvem, devido as altas temperaturas ali estabeleci
das, nicleos de hidrogénio fundem-se em niicleos de hélio, com
a liberacao de uma grande quantidade de energia. No caso do
sol, ele converte continuamente 6,000 x 10 g de hidrogénio em
5,958 x 10" g de hélio a cada segundo. A diferenca de massa
(4,2 x 10 g) € convertida em radiacdo que é emitida em todas
as direcoes. Durante esta fase da vida estelar, a pressio da
radiacao exercida pelos fotons produzidos pela fusdo nuclear,
contrabalanca a autogravidade da estrela, que tende a fazer
esta se contrair. Dessa forma um equilibrio estdvel é estabele
cide. Qualquer decréscimo na pressiao da radiacio, provoca uma
contracao da estrela que por sua vez aumenta a temperatura do
seu interior com um consequente aumento na taxa de fusio e por
tanto um aumento da pressao de radiacdo. 0 sol vem consumindo
hidrogenio em sua "fornalha' nuclear hi cerca de 5§ bilhdes de
anos e as previsoes mostram que isto continuard pelo menos por
mais 5 a 8 bilhoes de anos. 0 que acontecera quando o hidrogé-
nio acabar?

A medida que a estrela consumir hidroge-
nic e acumular hélio no centro, o seu nicleo se contraira ma-
is. O centro da estrela se tornara mais quente e mais denso.
Por fim, a emissao desse niicleo aumentara bruscamente, fazendo
com que as regides mais exteriores da estrela se expandanm enor
memente. Muito embora a energia total irradiada seja maior que
antes da expansao, a temperatura em cada ponto da superficie
serd menor. Durante esta fase a estrela & classificada como gi
gante vermelha, pois devido a sua baixa temperatura superfici-
al, o seu brilho & averm$lhado.

Quando a estrela atingir sua expansao ma
xima como gigante vermelha, sua reserva de hidrogénio estara
no final. Todavia o centro dessa estrela terd atingido uma tem
peratura suficiente para possibilitar a niicleos de hélio se

* MQ = massa do sol



fundirem em nGcleos mais pesados, e estes em outros ainda maio-
res, até serem formados nilicleos de ferro. A energia proporciona
da pela fusdo de nUcleos mais pesados € cerca de 6% da proporci
onada anteriormente pela fusao do hidrogénio em hélio. O motivo
do término da cadeia de fusio no elemento ferro é que a fusao
de niicleos de ferros ou elementos mais pesados nZo liberanm ener
gia (veja figura 2.1). O periodo de fusdo nuclear deve ser mai-
or que 10'"anos se M < My e menor que 2 x 107 anos se
M>10M_ [4,5].

Quando as reacoes nucleares diminuirem, a
pressdo da radiagao nao sera suficiente para equilibrar a auto-
gravidade, fazendo com que a estrela comece a encolher. A estre
la ganhara densidade, sendo que os seus atomos serio "esmaga-
dos'", perdendo a constituigao como ocorre no interior dos cor-
pos planetarios. A interrupciao do processo de contracgao, se
houver, podera ser feito pelas particulas subatdmicas. Como os
comprimentos de onda associados aos elétrons sao bem maiores
que 0s associados aos protons e neutrons, a forga eletromagneti
ca da repulsao eletronica sera responsavel pelo equilibrio  da
estrela. Neste caso ¢ dito que a estrela encontra-se no estagio
de ana branca,

Uma ana branca € consideravelmente mais
densa que uma estrela normal. Uma estrela neste estagio pode
ter uma densidade central da ordem 10%g/cm® e uma temperatura
superficial superior a 10°°C contra a densidade central de
100 g/cm®* e temperatura superficial de 6000°C do sol.

Existe uma pressdo maxima que a Trepulsiao
entre os elétrons pode suportar, mantendo as particulas subatd-
micas intactas. A partir disto foi estimado um limite superi-
or para a massa de estrelas dessa categoria. Esse limite € de
aproximadamente 1,4b% se possuir baixa rotacao [ 6] e de apro-
ximadamente 3 My se girar rapidamente [7 ].

0 que acontecera se a massa da estrela
em contracao for tal que o fluido eletronico nao comsiga impe-
dir a contracao? Neste caso os elétrons serdao impelidos para
dentro, atingindo densidades em que na verdade nao podem exis-
tir. Dentro do fluido eletrodnico, os protons e neutrons vinham
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se movimentando livremente agora os elétrons se combinario com
os protons para formar neutrons adicionais. Assim teremos uma
estrela composta basicamente de neutrons.

Nesta situacao, os neutrons sio aproxima
dos pela contragado gravitacional, sendo a forca nuclear forte
a responsavel pela sua interrupcao. Uma estrela assim constitu
ida € denominada de "estrela de neutrons'". Para termos uma ide
ia, se o sol se transformasse emuma estrela de neutrons, ele
teria um diametro de 14 km com uma densidade media de
1,4 x 10'°g/cm*, contra os 14 x 10°km de didmetro e 1,4 g/cm?
de densidade média que possui atualmente.

As propriedades de uma estrela de neu-
trons sao moderadamente dependentes da equacido de estado utili
zada. Contudo, todas as versdes levam a limites superiores e
inferiores para a massa M e densidade central Pe- Esses 1imi-
tes estao provavelmente nas faixas [ 91]:

13,4 < log10 Pe min S 14,0 ,
0,05 Me S Mmin < 0,2 M0 ,
15,0 < 1log o 16,0 ,

onde o indice max (min) significa que estamos nos referindo ao
limite superior (inferior), e Pe € expresso em g/cmd.

Mesmo a forca nuclear forte é 1limitada
no ato de conter a contracdo gravitacional. Se a massa ultra-
passar os limites para o corpo existir como uma estrela de neu
trons, nenhuma forga conhecida, sera capaz de manter a estrela
em equilibrio. A contracdo ¢ inevitdvel e rdpida. Dentro de
uma fracao de segundo, no tempo da estrela, a superficie apa-
Trentemente desaparecera em um Unico ponto, tornando a densida-
de da estrela infinita. Estas Gltimas afirmacdes nio podem
ser levadas muito a sério, porque neste caso, a curvatura do
espaco-tempo aumentaria sem limite aparente. Dessa forma o



espago-tempo seria esmagado, invalidando todas as nossas teori-
as da fisica. De um modo ainda nio compreendido, a singularida-
de representa um tipo de contorno ou fronteira do espaco-tempo
como & atualmente concebido (veja figura 2.2).

A intensidade do campo gravitacional na
superficie de uma estrela, aumenta a medida que a contragao se
processa. De acordo com a teoria da relatividade geral, o campo
gravitacional afeta as propriedades da luz. Isto & manifestado
.no comportamento de um raio de luz que deixa radialmente a su-
perficie da estrela. Devido a luz ter que realizar trabalho pa-
ra vencer o campo e escapar da estrela, sua energia, e portanto
sua frequencia, serd diminuida. Este & o famoso "red shift"
(desvio para o vermelho) gravitacional. Este efeito ja foi med i
do na luz emitida por corpos de relativamente baixa gravidade
superficial, como o sol. No caso da contracido de uma estrela
esférica (sem rotacdo), sem carga e de massa M, a luz que emer-
ge de sua superficie sofrera um desvio para o vermelho "infini-
to' para um observador distante, quando seu raio atingir
2 GM/c?, onde ¢ € a velocidade da luz e G a constante da gravi-
tacao. Este desvio para o vermelho infinito, significa que 0
corpo sera absolutamente negro, dai seu nome de buraco negro.

Em 1939, Oppenheimer e Snyder calcularam
0 colapso de uma esfera homogénea constituida de um fluido sem
pressao. kles utilizaram a relatividade geral e descobriram
que a esfera em questao corta toda a comunicacdo com o resto do
Universo {10]. Este foi o primeiro calculo de como um buraco ne
gro poderia se formar.

O tempo nas proximidades da estrela em
contracao, apresenta-se dilatado. Assim a reducio da frequencia
da luz emitida pela superficie da mesma, pode ser vista como um
tipo de reducao na velocidade de ocorréncia dos eventos. Quando
0 raio da estrela atinge o valor critico 2 GM/c?, nada sobre os
eventos abaixo de sua superficie, pode ser conhecido para obser
vadores externos. Portanto, a superficie esférica definida por
r = 2GM/c? atua como um horizonte de eventos. Separando os e-
ventos que podem ser observadoas de fora daqueles que nio podem.
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FIGURA - 2.2 O colapso gravitacional de uma estrela & descri-

to neste diagrama, onde foram suprimidas duas das trés dimenso-
es espaciais. A dimensao vertical representa o tempo. Quando o
raio da estrela atinge um valor critico, conhecido como raio
de Schwarzschild, a luz emitida pela estrela, ndo pode mais es-
capar, mas permanece pairando sobre esse raio, formando o hori-
zonte de eventos do buraco negro. Dentro do buraco negro a es-
trela continua a colapsar para a singularidade.
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Além da possibilidade de formacao de bura
Cos negros a partir da evolucdo estelar normal, eles podem ser
formados na seguinte situacdo: Imaginem um denso aglomerado es-
telar, como um nucleo galactico. Devido a troca de energia, al-
gumas estrelas ganham energia e formam um disco em torno de ou-
tras que perderam energia e formaram um aglomerado mais compac-
to. A parte central pode tornar-se tao densa que muitas colisd-
es ocorrerao liberando gas, que se deslocara para o centro do
aglomerado. Eventualmente as colisfes entre as estrelas podem
se tornar suficientemente energéeticas e inelasticas que os cen-
tros das estrelas em colisdo, unem-se. Desta maneira COTpPOsS Su-
permassivos podem ser formados e evoluir a partir dai. Nesta
situacdo, pequenas estrelas podem colapsar para formar pequenos
buracos negros (M ~ Mo); uma ou mals estrelas supermassivas po-
dem colapsar formando grandes buracos negros; e finalmente todo
o aglomerado de estrelas e gas, pode tornar-se tao denso que
colapsara em um Unico e gigante buraco negro | 1,11,12,13,14 1.

Existe uma classe distinta de buracos ne-
gros, denominados de buracos negros primordiais. Esses buracos
negcos teriam se formado pelo colapso de inomogeneidades nos
quentes estagios iniciais de formacgdo do universo, € Serao o
assunto tratado na prdxima secao.

2.2- BURACOS NEGROS PRIMORDIAIS

A existéncia de muitas galaxias atualmen-
te, indica que o universo , em seu desenvolvimento inicial, de-
ve ter sido consideravelmente inomogénio. A presenca de pertur-
bacoes randomicas e inomogeneidades sugerem que naquela época
haviam regioes nas quais a matéria era muito fortemente compri-
mida. Possibilitando que as forcas gravitacionais sobrepujacem
a pressdao e a energia cinética da matéria em expansio. Durante
a evolucao do universo, a matéria nessas regibes teriam colapsa
do e buracos negros se formados (veja figura 2.3). Os buracos
negros formados dessa forma s3ao chamados de buracos negros pri-
mordiais [15]. A massa de um buraco negro primordial pode ser,
teoricamente, qualquer- valor desde 107% g até massas maiores

10
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FIGURA - 2.3 Formacao de um buraco negro primordial. Se houve
inomogeneidades na densidade da matéria 8p/p ~ 1 durante o ini-

‘cio da evolucado do universo (proximo da singulariadade inici-

al), a densa matéria (com densidade p-+6b) poderia ter colapsa-

do. O resultado € o buraco negro primordial mostrado na figura.



que a do sol. Isso depende da época na qual eles se formaram.
Como veremos a seguir, buracos negros primordiais com menor mas
sa, se formaram mais cedo.

A densidade da matéria no instante em que

o buraco negro € formado € obtida dividindo-se a massa M que
colapsara, pelo volume da esfera com o raio gravitacional RG
(RG = 2GM/c?),
0 = gor ‘ oz
3z G
3ct
= BuGSME (2.2)

Estima-se que para a massa M colapsar a sua densidade p deve
ser da ordem de duas vezes a densidade p da regiao vizinha. As
éim a massa do buraco negro formado, esta relacionada com a
densidade do universo [16],

M A c®)¥2 (2.3)
PG
" Ma10 [ B Yy (2.4)
10T g/cm® ® :
Se utilizarmos a relacao cosmologica entre a densidade o e a
idade t do universo,
A o (2.5)
Gtz :

podemos escrever

t
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Para t ¢ 107" seg a temperatura T excedia ~ 102K e as  idéias
cosmolégicas tornam-se altamente especulativas, principalmente
devido ao nosso desconhecimento sobre a correta equacio de esta
do a ser utilizada. Mesmo se soubéssemos a equacido de estade, a
nossa ignorancia sobre o espectro das flutuagdes, impede estima
tivas plausiveis sobre o espectro de massa dos buracos negros
primordiais. Entretanto pode ser mostrado que, se buracos ne-
gros primordiais formam-se sobre uma ampla faixa de massas, en-
tao seu espectro sempre varia com uma poténcia da massa [17 ].

Uma vez produzido o buraco negro, ele ab-
sorvera matéria das proximidades e gradualmente aumentara sua
massa. Contudo, esse aumento de massa, n3o pode ser, com certe-
za, maior que uma ordem de grandeza [18 ]. Como veremos na se-
¢ao 2.5, os buracos negros "evaporam". Isto é eles emitem parti
culas massivas, fotons, neutrinos e gravitons, com uma taxa pro
porcional ao inverso do quadrado da sua massa. Assim buracos ne
gros com massa menor que 10'°g, seu decaimento quintico sera ma
is importante que a absorcdo de massa.

¢.3- GEOMETRIA E PROPRIEDADES DOS BURACOS NEGROS

Quando um corpo colapsa, formando um bu-
raco negro, toda a informacao sobre a matéria que o constituia
é perdida, com excessao da sua massa total M, momento angular
L e carga elétrica Q. Isto significa que os campos eletromagné-
tico e gravitacional externos a um buraco negro estacionario
(um buraco negro que ja atingiu seu estado final) sio determina
dos unicamente pela sua massa, momento angular e carga.

Conforme os valores de M, L e Q classifi-
camos os buracos negros em quatro categorias (veja tabela 2.1).
No caso mais simples, {(buraco negro de Schwarzschild) a geome-
tria do espago-tempo é&*

* A partir desta secdo, usaremnos unidades de Planck

(G =c =% =% =1), a menos que seja especificado o contrario.

liara maiores detalhes veja o apéndice B.
I!| E"\ = |
RO

- .
| (Ter ©oilazgs DrFo kT
= !
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TABELA 2.1

Tipos de buracos negros

DENOMINACAQ GEOMETRIA
SCHWARZSCHILD ds? = - 1—2& dt2+ dr + Ie(d82+sen?6d¢2)
T T-2M/r _

L0 , Q=0

N - 2 _ ) 2
Rg=2M Area-4ﬂRg = 161M

1 REISSNER-NORDSTROM
7=0

LM &
2 e
dt2 + dr? T+1{d62+ sen2d d¢2z )
T-2M+Q? '
r T

€2 A

T, = M:/ME Q7 Area=47r2 = A (M+vME Q7 )2

KERR dsz=-§£dt—a.sen28d¢32+gggﬁg[(r2+-a2)d¢—a.dtP+
_Q:O pz ) : pz .
+p2dr? + p2de?
A .

onde |

az L/M ' T4=M+/MZ 227

A= 1?2 -2Mr+a? lArea=4m(ri+a?) _

p? = 12 +a?cos?H =4[ (M+/ME <a?) 242
KERR-NEWMAN dsz=-§jdt—a,sen26d¢)2%senze [(r2+2a2)d¢-a dt]z +

pZ p.?.
+p2dr?+ p2de?
A

onde

as L/M 'ri=M1/ﬁ2~Q2-az

Az 12 -2Mr+a2 +Q? |Area=4n(r2+az)

p2=rz +a2¢0520 =4[ (M+vMZ-Q%-az)+a?]
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dr?

dsz = = [1 - ZI-:M ] dtz + m + r2 (de + Sin28d¢2) (2.?)

Podemos observar que o elemento grr do tensor curvatura tornar
se infinito enquanto que o elemento 8¢y @nula-se para 1 = 2 M.
Nesta geometria a superficie do espago-tempo descrita pela rela
'¢ao r = 2 M €& chamada de "superficie de Schwarzschiid" ou "raio
gravitacional”. A superficie de Schwarzschild &, para um buraco
negro sem rotacao e carga, © seu horizonte de eventos. Isto
significa que somente eventos localizados na regido r » 2M sio
relevantes para observadores externes. Em outras palavras um e-
vento interno ao buraco negro nao pode influenciar o exterior.
A solucao mais geral, conhecida, das equa
coes de campo da relatividade geral, sio as chamadas familia
de solucoes de Kerr-Newman. Elas descrevem um espago-tempo sem
matéria, axialmente simétrico, representando um buraco negro
que gira e esta eletricamente carregado. Essas solucdes possuem
0s trés parametros ja mencionados M, I e Q. Expressando em fun-
c¢ao das coordenadas t, r, 8, ¢ de Boyer e Lindquist {veja apén-

dice C)}, a geometria de Kerr-Newman tem a forma

ds? = - (A/p?) [dt - asenz6de]? + (senz28/p2) x
x [(r2 + a2} d¢ - adtl?z + (p2/A) dr2 + p2doz (2.8)
onde
a = L/M (2.9)
A Er: - 2Mr + a® + Q2 (2.10)
2= rz 4 a2cpszf {(2.113

E importante notar que a geometria de Kerr-Newman descreve um
buraco negro, se e somente se a sua massa M, carga Q e momento
angular por unidade de massa a = | 4|, obedecerem a condicio

MZ 2 Qz + Aaz2 (201‘2)

Qualquer corpo em colapso, que nao esteja dentro desta condi-

15



¢do, tera 0 seu processo interrompido pelas forgas centrifugas
e/ou eletrostaticas, antes que as dimensdes ~ M sejam atingi-
das.

A seguir descrevercmos algumas superfici-
es e regioes da geometria de Kerr-Newman, que ajudarao a compre

encao das propriedades dos buracos negros.

1- Limite estatico — A superficie descrita pela relacio

T = ro(e) =M+ ¥ M2 - Q2 - a%cos26 (2.13)

é denominada de limite estitico. Sobre esta superficie, nenhum
observador pode permanecer em repouso em relagao a estrelas dis
tantes. Sobre e abaixo desta superficie, todos os observadores
com r e B fixos devem orbitar o buraco negro na mesma direcao
em que ele gira, ou seja

d¢ a send - /A
dt ” TrF+ai)send — vVra Sen’d (2.14)
sendo que
a=L/M>090
¢
at © 0 para | e . (2.15)
Tr s r,

Uma outra maneira de explicar isto, seria dizer que as linhas
de universo da forma (r, 8, ¢) = constante, deixam de ser do
tipo-tempo para serem do tipo-espaco, dentro e¢ sobre a superfi-
cie do limite estatico. Dessa forma nenhum observador pode per-
manecer em repouso nesta regido.

2- Horizonte — O horizonte de eventos, ou simplesmente horizon
te, € a superficie que delimita a regidao que denominamos de bu-
raco negro. Podemos imaginar o horizonte como sendo a superfi-
cie formada pela frente de onda da luz emitida no instante em
que o corpo em colapso atinge uma densidade tal que a velocida-
de de escape € a da luz. O horizonte delimita a regiao do espa-
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¢o-tempo cujos eventos nao podem influenciar a regifo externa
a ele. Sua localizagao € dada pela relacio

r=r =M+ VM - Q¥ - a2 (2.16)

+
Podemos notar que para um buraco negro sem rotacio (a = 0), o
horizonte coincide com o limite estatico. A area do  horizonte

pode ser calculada utilizando-se a (2.7), e & dada por

A = 4n [ri + azl} (2.173

Se substituirmos em (2.17) as relacdes (2.16) (2.9) obteremos

A s 4T[2M2 - Q2 + 2(M* - L2 -M2Q2)Y2] (2.18)
3- Ergosfera — A ergosfera € a regiado compreendida entre o ho-

rizonte e o limite estatico (veja figura 2.4). Seu papel & im-
portante na fisica dos buracos negros. Uma particula percorren-

do uma 6rbita conveniente através dessa regiao, pode extrair e-

nergia do buraco negro. Este procedimento é conhecido como 0
"processo de Penrose” [19 ]. No experimento sugerido por
Penrose, lancga-se, em um buraco negro em rotacao um corpo,

de tal forma que ele seja levado a sua ergosfera. Nessa regiao
o corpo deve explodir em dois pedagos de forma tal que uma das
partes adquira momento angular na diregao oposta a rotacio do
buraco negro de forma que sua energia total seja negativa. A
outra parte devera ser ejetada para fora da ergosfera. Com uma
simples aplicacao da lei da conservacdo da energia, obtemos que
~a energia total da parte ejetada € maior que a energia do corpo
original. E importante notar que este processo so & possivel
com um buraco negro com rotac¢dc, pois a retirada do momento an-
gular do buraco negro. Em vista disso a maxima energia que pode
ser extraida de um buraco negro de massa M e momento angular L

-

e

Erot =M [1 - //% (1 « V1 - L&/Me )] (2.19)
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FIGURA - 2.4 = Representacio quaiitativa do horizonte, ergos-
fera e limite estatico.
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Examinaremos a seguir outro aspecto dos
buracos negros que sera de importancia para entender muitos mo-
delos para quasarcs e nicleos de galaxias. Isto &€ a atracdo gra
vitacional e seus efeitos sobre a matéria em suas proximida-
des.

A uma distancia r >> M, a atracio de um
buraco negro tem a forma da atracdo exercida por uma estrela de
massa M. Se existir gds proximo ao buraco negro, ele sera atra
ido e aquecido por compressdo adiabidtica, ondas de choque, tur-
buléncia, viscosidade, etc. Antes que esse gas chegue ao hori-
zonte, ele pode tornar-se tao aquecido que emitira um grande
fluxo de raios-X e talvez até mesmo raios-y. Dessa forma a maté
ria que esta sendo absorvida pelo buraco negro pode ser respon-
savel pela grande luminosidade que é observada em muitos obje-
tos existentes no universo.

Uma particula em uma oOrbita estavel en
torno de um buraco negro, decaira para orbitas mais internas,
devido a perda de energia por emissao de radiacao. A energia

total irradiada durante a lenta Orbita espiral até a Ultima Or-
bita circular estavel &

Femitida = ™ -~ Ejltima orbita estavel (2.20)
onde m € a massa de repouso da particula. Em termos numéricos
temos

.
0,0572m para um buraco negro de
Eemitida = Schwarzschild
0,4235m para um buraco negro de (2.21)
L = M2
Kerr com
Q = 0

A partir da ultima Orbita circular estiavel, até ser absorvido ,

a particula de massa m emitird energia da ordem de

E~ 0,01m (m/M) (2.22)
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para m << M,

' Uma estrela absorvida pelo buraco negro
tera sua estrututa rompida pelas forgas de maré. Se esse rompi-
mento ocorrer perto do horizonte de eventos, ela pode ejetar um
feixe de maiCria estelar a velcidades relativisticas. Esse feno
meno € conhecido como "tube-of-toothpaste effect" (efeito tubo
de pasta de dente),

2.4- TERMODINAMICA DE BURACOS NEGROS

A partir da leis da fisica, podemos deri-
var certas ''regras' que os processos envolvendo buracos negros,
devem satisfazer. Estas regras tem o poder, elegancia e simpli-
cidade que encontramos nas leis da termodinamica, além de possu
irem uma grande semelhanca formal com as mesmas. Por isso essas
regras sao conhecidas hoje como "as leis da termidindmica de bu
racos negros" [ 20 , 21 , 22 .

A incenacidade da luz emergir de dentro
do horizonte de um buraco negro, exclui a possibilidade de que
qualquer material o faca. Dessa forma o horizonte atua como um
tipo de superficie assimétrica com passagem em apenas um senti-
do, impedindo o buraco negro de diminuir de tamanho. Utilizando
argumentos classicos, Hawking provou que em qualquer processo
fisico envolvendo um buraco negro, sua area nunca diminui (veja
figura 2.5) [23 ]. No caso da colisdo, resultando na fusio dos
dois buracos negros, Hawking demonstrou que a area final deve
ser malor ou igual a soma das areas dos buracos negros inici-
ais. Sendo Al e A2 as areas dos buracos negros antes da colisio
e A3 a area do buraco negro resultante, temos entdc a condicao
(veja figura 2.6)

A + A 5 A (2.23)
1 2 3
Esta regra possui uma semelhanca com a segunda lei da termodina

mica, na qual ha uma exigéncia do aumento ou conservacio da en-
tropia. Foi procurada uma fun¢ido crescente e mondtona da area
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HORIZONTE

BURACO NEGRO ~  DE EVENTOS

TEMPO

e

ESPAC

MATERIA SENDO
ABSORVIDA

FIGURA - 2.5 Certas propriedades dos buracos negros sugerem
' que ha uma semelhanca entre a area .do horizonte de eventos

de um bliraco negro e o conceito de entropia da termodinami
ca. A matéria e radiac@o caindo no buranco negro, fazem com
que a jarea do horizonte de eventos aumente monotonicamente.
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BURACO NEGRO
—— FINAL

‘TEMPO
- ESPACO

BURACOS NEGROS
INICIAIS

A3> A1+A2

FIGURA - 2.6 Se dois buracos negros colidirem resultando na

fusao deles, a area do horizonte de eventos do buraco negro
resultante € maior que a soma das dreas dos buracos negros i-
niciais. '
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A, que pudesse ser associada a entropia de um buraco negro. Al-
ternativas atraentes como YA foram eliminadas, pois consideran
do a (2.23), a soma das raizes quadradas de Al e Az pode exce-
der a raiz quadrada de Aa. A funcao escolhida foi a propria a-
rea do buraco negro.

A analogia que acabamos de discutir, le-
vou ao uso do nome de segunda lei da termodinamica de buracos

negros para a seguinte relacao
dA 2 0 ) (2.24)

onde A representa a area do horizonte de eventos do buraco ne-
gro.

A andloga da primeira lei da termodinami-
ca pode ser obtida, diferenciando-se a expressao (2.18), que
apos alguns arranjos pode ser escrita como

dM = £ dA + dL + 9dQ (2.25)
onde
= A7 (TR - M) (2.26)
- 4L '
Q= g (2.27)
s = i’*% (2.28)

Sendo que « €& a gravidade superficial, Q a frequéncia angular
de rotacdo e ¢ o potencial elétrico no horizonte de eventos.Com

- parando a (2.25) com a primeira lei da termodinamica
dU = TdS - Pdv (2.29)

onde U € a energia interna, T a temperatura, P a pressao, S a
entropia ¢ V o volume. Podemos observar que se A fizer o papel
da entropia, entdo « deve representar a temperatura. 0s termos
restantes da (2.25) descrevem o trabalho feito {energia extrai-
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da) das mudancas no momento angular (£idL) e carga elétrica
(2dQ) .

Pode-se mostrar que a gravidade superfici
al k € constante no horizonte de eventos. Esta propriedade € a-
naloga a lei zero da termodindmica. Desde que facamos a associ-
acdo da gravidade superficial com a temperatura do buraco ne-
gro.

Examinaremos agora a terceira lei.

Como vimos um buraco negro de Kerr-Newman
esta sujeito a condicdo (2.12) que no caso particular

M2 = Q2 + a2 (2.30)

é conhecida como condi¢io extrema do buraco negro de Kerr-
Newman. Esta situacdo corresponde a um buraco negro, cujo hori-
zonte de eventos possui area A = 47[Mz + a2]. Entretanto se ti-
vermos Q* + a* > M?*, mesmo que infinitesimalmente, o horizonte
desapareceria e teriamos o que € chamado de uma "singularidade
nue"., Essa singularidade nao seria mais invisivel,sendo portan-
to possivel eventos internos serem observados externamente ao
buraco negro. Devido a essa indesejavel situacdo, a maioria
dos fisicos acreditam na chamada hipétese da "censura cosmica',
devida a renrose [19 ]. Esta hipotese afirma que as "singulari-
dades nuas" nao podem se formar do colapso gravitacional. A cen
sura cosmica implica na inatingibilidade do "zero absoluto', ou
seja « = 0. Temos assim a lei que equivalente a terceira lei da
termodinamica dos buracos negros. Deve-se ressaltar que, embora
muitos fisicos aceitem a terceira lei como descrevemos, alguns
fisicos fazem restricdes a ela [24 ].

Na tabela 2.2 mostramos um quadro compara
tivo entre a termodindmica usual e a termodinidmica dos buracos
negros.

Devido ao interior do buraco negro ser i-
nascessivel para o universo exterior, nio podemos distinguir
entre dois buracos negros com mesmo M, L e Q. Se a estrela an
tes de colapsar era constituida de antimatéria, neutrinos, pi-
ons ou queijo provolone, o estado final dos buracos negros se-
T2 o mesmo. Socmente esses trés parametros globais podem ser me-
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TABELA 2.

2

Comparacao entre a termodindmica usual e a termodinamica dos

buracos negros

TERMODINAMICA

TERMODINAMICA
DOS BURACOS NEGROS

lei zero: Se dois sistemas ou
duas partes do mesmo sistema
estao em equilibrio termodina-
mico, entao eles estao a mesma

temperatura.

lei zero: Para qulquer buraco

negro em equilibrio, a gravi-
dade superficial k € constan-

te sobre toda a superficie.

12 lei: Em um sistema isolado,
a energia total desse sistema
€. conservada

dU = T dS - P dv

12 lei: Em um sistema isolado,
incluindo buracos negros, a
energia total do sistema &

conservada

dM = 5= dA +2 dL + 9 dQ

2% lei: Durante qualquer pro-
cesso a entropia de um siste-
ma isolado aumenta ou permane-

Ce¢ a mesma

dS 2 0

28 lei: A area da superficie
de um buraco negro, sempre per
manece a mesma ou aumenta, du-
rante qualquer processo

dA 2z 0

32 lei: E impossivel reduzir a
temperatura de um sistema a ze
ro, por um numero finito de

processos.

32 lei: E impossivel reduzir
a gravidade superficial «x de
um buraco negro a zero por um

numero finito de processos.
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didos através de experimentos realizados de fora do buraco ne-
gro. Assim, dado um macroestado (M, L, Q), ele pode ser compati
vel com um nimero enorme de microestados internos. Se os efei-
tos quanticos forem desprezados, o nimero de diferentes configu
ragoes internas seria infinite, devido a podermos formar o bura
€O negro por um numero indefinidamente grande de particulas com
massas indefinidamente pequenas. Contudo Bekenstein [ 251 mos-
trou que o comprimento de onda Compton dessas particulas deve-
ria estar restrito a menos que o raio do buraco negro. Portan-
to o numero de possiveis configuracdes internas devera ser fi-
nite, embora muito grande.

A expressao para a entropia de um buraco

negro, representada por Sb, expressa em um sistema de unidades
comuns, tera a forma

L 2 (2.31)

onde k € a constante de Botzmann ( que como sabemos, tem dimen-
sao de entropia), Lp o comprimento de Planck € £ uma constante
adimensional da ordem da unidade. A escolha de L, na constante
¢ devido a esse comprimento representar a menor escala na qual
0 espag¢o-tempo pode ser tratado como continuo. Isto significa
que em escalas menores o espago-tempo tera estrutura granular.
Substituindo a expressdo para comprimento

de Planck, a entropia do buraco negro pode ser escrita como

kes

ou em unidades de Planck
Sy = EA (2.33)
Com estas expressoes para a entropia, a

temperatura associada ao burzco negro, representada por Ty, po-
de ser obtida com a ajuda da (2.25). Em unidades comuns temos
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.1 hk
™ = g7k (2.34)
e em unidades de Planck,
K
Th = g (2.35)

A constante £ sera determinada mais adiante quando forem intro-
duzidos os efeitos quanticos sobre os buracos negros.
Examinemos agora o caso de um corpo, con-
tendo alguma entropia comum, que € atirado em um buraco negro.
A entropia do universo visivel ird decrescer neste processo. Co
mo um observador externo ndo pode verificar por medida direta
que a entropia total de todo o universo nao diminui, a segunda
lei da termodinamica torna-se-ia abstrata neste caso. Devido
a este problema sugerido por Wheeler, Bekenstein [ 25 ] foi le-
vado a enunciar a segunda lei generalizada: "A entropia comum
exterior ao buraco negro mais a entropia do buraco negro nunca

diminui®. A segunda lei generalizada pode ser representada da
seguinte f{orma

ASg = ASp + 6Sb z 0 (2.36)

onde Sg representa a entropia generalizada, Sy a entropia do bu
raco negro € S. a entropia comum.

Mais adiante veremos que a segunda lei ge
neralizada assume grande importdncia apds a previsdo de

Hawking sobre a emissao térmica dos buracos negros.

2.5- A RADIACAO DE HAWKING

Atraves da analogia descrita na secdo an-
terior, chegou-se a expressao

K
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para a temperatura de um buraco negro. Entretanto uma grande di
ficuldade surgia quando se imaginava um buraco negro imerso em
~uma caixa onde havia radiacao de corpo negro a uma temperatura
T.. Como sabemos, pela lei zero da termodinamica, a radiacdo e
0 buraco negro deveriam entrar em equilibrio a uma temperatura
Tg, sendo que T, deve estar no intervalo entre T. e T,. Entre-
tanto como o horizonte de eventos funciona como uma passagem em
um s6 sentido, toda a radiacao incidente sobre o buraco negro
serla absorvida, enquanto que nenhuma seria emitida. Com 1550
o equilibrio s0 seria atingido quando o buraco negro absorvesse
toda a radiacao. Uma situacao desse tipo indicaria que o buraco
negro possuia uma temperatura de zero absoluto.

Este paradoxo foi resolvido quando foi a-
plicado por Hawking, efeitos quanticos aos buracos negros [26].
Embora uma teoria quantica da gravitagao, onde o espaco-tempo
seja quantizado, nao seja ainda conhecida, Hawking elaborou um
esquema onde o espaco-tempo € tratado classicamente e é acopla-
do com os campos de matéria que sd@o tratados quanticamente. 0
resultado encontrado foi que os buracos negros emitiam particu-
las a uma taxa constante. Apés alguma relutancia, Hawking aca-
bou aceitando o resultado encontrado e se convencendo de que
esse era realmente um processo fisico real. Um dos fatos mais
convincentes era que o calculo indcava que um buraco negro
criaria e emitiria particulas exatamente como se ele fosse um
corpc com uma temperatura proporcional a gravidade superficial
e inversamente proporcional a sua massa. Isto tornou a termodi-
namica dos buracos negros mais consistente, pois agora um bura-
co negro pode estar em equilibrio térmico a uma temperatura fi-
nita e diferente de zero.

Antes de passarmos ao estudo quantitativo
desta radiacao, vamos fazer uma analise do que esta acontecendo
com o buraco negro e responder perguntas como: De onde vem as
particulas emitidas? Uma das maneiras de respondermos essa per-
gunta é a seguinte. Em torno de um corpo estatico massivo, 0
campo gravitacional induz uma tensdo estdatica no vacuo. Essa
inducao € semelhante a polarizagio do vacuo produzido pelo cam
po Coulombiano de um nucleo. Esse efeito tem sido confirmado

por um pequeno deslocamento produzido no espectro da luz de
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atomos excitados de hidrogénio ("Lamb shift"). Essa tensao no
vacuo, faz com que haja producdo de pares de particulas e anti
particulas '"virtuais". Esses pares estdo constantemente se mate
rializando, e apds percorrer um certo espaco, juntam-se e ani-
quilam-se (veja figura 2.7 a).

Nas proximidades de um buraco negro, um
dos membros do par de particulas virtuais pode '"cair'" abaixo do
horizonte de eventos. A particula restante pode também ser ab-
sorvida pelo buraco negro ou escapar para o infinito e aparecer
como radiag¢ao emitida por um buraco negro (veja figura 2.7 b).

Outra maneira de ver este processo & con-
siderar o membro do par de particulas (particula e antiparticu-
la) que cai no buraco negro, como a particula oposta viajando
ao contrario no tempo. Por exemplo, um positron que cai no bura
€o negro pode ser visto como um elétron saindo do buraco negro
e viajando para traz no tempo. Quando o elétron chega ao ponto
no qual o par elétron-pdsitron se materializou, ele é espalhado
pelo campo gravitacional. A partir dai ele passa a viajar para
frente no tempo (veja figura 2.8).

De acordo com o cdlculo de Hawking o niime
ro esperado de particulas da j-ésima espécie com carga £ emiti-
da em um modo de onda determinado pela frequéncia w, harmdnico

esférico §, momento angular m, e polarizacao p &

@mm) = Tipemp {expl27k™ (w - mQ - e¢) 3 1} (2.38)

sendo
kK -+ gravidade superficial
Q » frequencia angular
$ » potencial eletrostatico na superficie do horizonte

0 sinal negativo (positivo) se refere a emissdo de boésons (fér-
mions) e ijﬂmp € a probabilidade de absorcdo para a onda inci-
dente do respectivo modo.

Como podemos observar, o espectro defini-
do pela (2.38) tem a mesma forma que o espectro térmico de um
corpo com coeficiente de absorcdao I e a uma temperatura T=k/2m.
Com esse resultado, até certo ponto surpreendente, podemos ob-
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PARTICULA-ANTIPARTTCULA ;
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FIGURA - 2.7a 0 espaco tempo "vazio'" & cheio de pares "virtu-

ais" de particulas e antiparticulas. Os membros de um par vem
a existéncia simultaneamente em um ponto do espaco-tempo, afas-
tam-se e juntam-se novamente com a mutua aniquilacao. Esses pa-

" res s@b chamados de virtuais porque ao contrario das particulas
"reais", eles nio podem ser diretamente detectados. Seus efei-
tos indiretos podem contudo serem medidos.
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FIGURA - 2.7b Na vizinhanca de um buraco negro um membro de

um par particula-antiparticula pode cair no buraco negro, dei
xando d outro membro do par sem parceiro com o qual, se ani-
- quilar. Se o membro sobrevivente do par ndo seguir seu parceil
ro dentro do buraco negro, ele pode escapar para o infinito.
Assim os buracos negros podem emitir particulas e antiparti-
culas.
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FIGURA - 2.8. Explicacoes alternativas podem explicar a emis

sao de particulas por um buraco negro. Uma explicacio envolve
a formagao de um par virtual particula-antiparticula, onde um
membro & capturado pelo buraco negro enquanto que o outro es-
capa. Em outra ekplicagéo podemos considerar uma antiparticula
caindo no buraco negro como sendo uma particula normal que es-
ta viajando para tras no tempo, para fora do buraco negro. Uma
vez fora, ela € espalhada pelo campo gravitacional e converti-
da em uma particula viajando para frente no tempo e escapando
para o infinito.



ter através da comparacao com a (2.37) o valor da constante E.
Isto €

£ = 1/4 (2.39)

e temos agora as expressoes completas para a entropia e tempera
tura de um buraco negro, que sio

Sp = A/4 (2.40)
e
_ X
A determinacao exata do espectro de um
buraco negro depende de sua carga massa e momento angular. A

maior dificuldade para se obter o espectro de emissdo esta no

cdlculo da constante de absorcao TI', a qual sera um dos assuntos
do capitulo 5.
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CAPITULO - 3

QUASARES E NOCLEOS ATIVOS DE GALAXIAS

3.1 - Histdorico e dados gerais
3.2 - 0 quasar 3C 273

3.3 - 0 espectro eletromagnético continuo do 3C 273
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3.1~ HISTORICO E DADOS GERAIS

A partir de 1960, os radios astronomos co
mecaram a dedicar suas atencdes para radiofontes um tanto inco-
muns. A primeira dessas fontes a ser descoberta foi o 3C 48 ( assim
chamada por ser-o 48% objeto listado no Terceiro Catalogo Cambridge
de radiofontes). Esta radiofonte possuia caracteristicas este-
- lares. Entretanto estrelas comuns nao poderiam produzir energia
-suf1c1ente na regiao de radiofrequéencias, para serem detectadas
pelos radiotelescopios da época. Além desse fato, ninguém havia
conseguido identificar as linhas do seu espectro,

Dois anos depois, outra fonte de caracte-
risticas também estelares foi detectada. Este objeto, denomina-

do de 3C 273, além de possuir um espectro nio identificado, pos

suia um curioso "jato" luminoso (veja figura 3.1).

Por acreditar-se que estes objetos trata-
vam-se de alguma espécie de estrela localizada em nossa gala-
Xxia, nao conseguia-se a identificacdo de suas linhas espectra-
is. Entretanto, em 1963, Maarten Schmidt anunciou a identifica-

cao de linhas do espectro do 3C 273, como sendo linhas do espec

tro do hidrogénio [27 ]. Estas 1linhas apresentavam uma caracte-
ristica surpreendente. Elas estavam deslocadas na direcao do
vermelho, de 16% (2 = 0,158)*. Admitindo- ~5¢ que a causa deste
deslocamento tenha sido o efeito Doppler, este objeto esta afas
tando-se da nossa galaxia a incrivel velocidade de 15% da velo-
cidade da luz. A partir disto, foram também facilmente identifi-
cadas as linhas espectrais do 3C 48. Seu deslocamento para o
vermelho era nada menos do que 37%, significando que sua veloci
dade de afastamento era da ordem de 1/3 da velocidade da luz.
Com esses enormes desvios das linhas es-
.pectrais, certamente esses objetos ndo estavam em nossa galaxia
€ muito menos eram estrelas, apesar de apresentarem algumas ca-
racteristicas das mesmas. Sendo, por esta razao, denominados de

* 0 desvio para o vermelho de um quasar € normalmente denotado
por Z, e € definido como o desvio no comprimento de onda de uma
linha espectral (AX) dividido pelo comprimento de onda dessa 1i
nha quando deixa o quasar (Ay). Assim temos Z = AX/Aq.
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3C 48 ' 3C 147

3C 273 3C196

i

FIGURA - 3.1 Aqui.séo mostrados quatro quasares. Podemos'obsez

var no caso do 3C 273, um jato luminoso que se prolonga a partir.
da sua estrutura principal.
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"quasi-stellar objets'", e mais tarde abreviado para ''quasars"
(quasares em portugueés).

Se admitirmos que os quasares obedecem
a lei de Hubble podemos prever a distancia a que estes obje-
tos se encontram. De acordo com essa lei, a velocidade de a-
fastamento de nés, v é proporcional a sua distdncia d, ou se-
ja

v = Hxd (3.1)

onde H = 50 km seg™ x Mpc™* € o valor mais aceito para a
constante de Hubble {28 }. Na figura 3.2 podemos ver graficos
da velocidade em funcio da distancia e do desvios das 1linhas
espectrais em funcao da velocidade.

Assim, os quasares 3C 273 e 3C 48 esta-
riam respectivamente a 3 bilhdes e 5 bilhdes de anos-luz de
distancia. Até 1974, o espectro de mais de 200 quasares foram
analisados, e todos possuiam desvios para o vermelho muito
grande. Um quasar que apresenta um dos maiores desvios para
o vermelho € o0 0Q 172 (Z = 3,53). Sua velocidade de afastamen
to € de aproximadamente 90% da velocidade da luz. Pela lei
de Hubble isto implica em uma distancia de ~ 18 x 10° anc i-
luz.

Se o desvio para o vermelho observado
no espectro dos quasares € causado pela expansao do universo,
eles sao os objetos mais luminosos conhecidos. O mais podero-
so conhecido, o quasar 3C 273, €, na regiio do visivel, da or
dem de 10 vezes a luminosidade do sol. Comparado com gala-
xias normais ele & no minimo 100 vezes mais brilhante.

O espectro eletromagnético, continuo
dos quasares extende-se desde o infravermelho até comprimen-
tos de onda muito curtos como raios gama. A radiacdo continua
recebida dos quasares apresentam variacdes com o tempo. A mai
oria das observacOes sobre essas variacdes foram feitas na

* para definicado de pc (parsec) veja apéndice A.
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(10%cm/seg)

VELOCIDADE

DISTANCIA ' ' (10° anos-luz)

FIGURA - '3.2a A lei de Hubble é a direta proporcionalidade en

tre as velocidades e as distancias das galaxias. Galaxias proxi

mas estao se afastando de nos vagarosamente. Galaxias mais dis-
tantes estio se distanciando de nos a velocidades corres-

pondeniemente mals altas.
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VELOCIDADE

FIGURA - 3.2b O desvio para o vermelho 7 é o desvio relativo

em comprimento de onda, medido em uma chapa ‘espectroscopica.

Por exemplo se todos os comprimentos de onda das linhas espec

trais de uma galaxia estdo deslocados de 25%, entao Z = 0,25,
Este grafico mostra a relacdo entre Z e a velocidade. A mais
alta velocidade & ¢, a velocidade da luz.
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regido visivel. Na maioria dos casos essas variagdes possuem um
periodo de um ano ou mais, embora em alguns objetos foram detec
tadas variacdes em que dobravam seu brilho em um periodo de di
as. Essas variagoes da poténcia emitida colocam um limite supe-
rior no tamanho da regiao emissora. O volume do espaco responsa
vel pela variacao deve receber o sinal para variar em menos que
um ano (no caso mais comum), e como nenhum sinal pode viajar ma
is rapido que a luz, o objeto deve ter no miaximo 2 anos-luz de
diametro. Assim temos um objeto 100 vezes mais brilhante que u-
ma galaxia e com dimensdes da ordem do sistema solar! Diante da
dificuldade de se imaginar uma fonte de energia tdo poderosa e
restrita a um volume tao reduzido, a hipdtese sobre um desloca-
mento para o vermelho de origem nao cosmoldgica foram seriamen-
te consideradas.

Se os quasares nao obedecerem a lei de
Hubble, entao eles podem estar bem mais perto de nds, do que ©
deslocamento de suas linhas espectrais nos fazem acreditar. Nes
te caso a potencia total emitida por tais objetos poderia ser
bem menor do que a calculada. Um dos maiores defensores da hipd
tese nao-cosmologica & Halton C. Arp dos observatérios  Hale,
que encontrou varios casos nos quais a lei de Hubble, aparente-
mente, nao € obedecida [ 29 , 30 , 31 1. Arp mostrou fotogra-
fias que parecem mostrar conex0es entre quasares e galaxias com
desvios para o vermelho bem menores. Duas dessas fotos podem
ser vistas nas figuras 3.3 e 3.4. Essas conexdes, se reais, im-
plicam que o quasar e a galaxia, em cada caso, estdo a mesma
distancia da Terra. Logo o desvio para o vermelho medido no qua
sar em questao nao tem sua causa fundamentalmente baseada na
expansao do universo. Constituindo assim uma flagrante violacdo
da lei de Hubble.

Entretanto, astronomos tradicionais argu-
mentam que esses casos relatados sao casos de alinhamentos casu
ais. Isto &, cada objeto esta a distancia indicada pelo seu
desvio para o vermelho. Apenas eles parecem conectados por esta
rem praticamente na mesma direcdo no céu.

Uma poderosa evidencia a favor do desvio
cosmologico, apareceu em 1978 quando Alan Stockton da Universi-

dade do Hawaii publicou suas observacgGes de regides proximas a
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FIGURA 3.3 A galaxia NGC 4319 apresenta um desvio para o ver-
melho que corresponde a distancia relativamente pequena de ape-
nas TOQ": milhdes de anos-luz. O quasar (indicado pela seta) tem
‘um desyio para o vermelho onze vezes maior que o da galaxia. En
tretaljito ele parece estar ligado a galaxia. Se estes dois obje-

tos ‘estao realmente conectados, este seria um caso de violacio
da lei de Hubble. o [ -
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FIGURA 3.4 Um compacto objeto semelhante a um quasar aparece
na silueta da galaxia eliptica NGC 1199. Esse compacto objeto
tem um grande desvio para o vermelho (Z = 0,044), enquanto que
a gaiéxia apresenta um baixo desvio (Z = 0,009). Se esse obje-
to estlver realmente tao perto de nos como essa galax1a esta
sera uma grande violacao da lei de Hubble.
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27 quasares com baixos desvios para o vermelho [32 }. Ele seleci
onou esses quasares porque eles eram os mais proximos e mais 1lu-
minosos objetos podendo assim identificar se houvesse galaxias
normals associadas com eles. Stockton encontrou 29 galaxias que
aparentemente estavam associadas com 17 dos quasares. Para 8 des
ses quasares, o desvio para o vermelho de uma ou mais galaxias
proximas, concordava com o do quasar, considerando a taxa com
que as galaxias estdo aleatoriamente distribuidas no espaco. Al-
guns destes casos sao mostrados na figura 3.5.

Embora a questao sobre a origem do desvio
para o vermelho apresentado pelos quasares ainda nao esteja fe-
chada, admitiremos como valida a origem cosmoldgica. Hipotese
que & fortemente apoiada pelas observacoes de Stockton.

Uma curiosa e intrigante caracteristica a-
presentada por alguns objetos € a chamada velocidade superlumi-
nal. Isto €, esses objetos sdo compostos por duas ou mais fontes
que estao, aparentemente, se separando a velocidades varias ve-
zes superiores a daluz.

Entretanto ha um certo tipo de ilusio .que
poderia servir de explicacdo para tal fenomeno. Essa ilusiao pro-
duzida por nuvens de elétrons em rapido movimento em direcdo da
Terra. Dois radiomapas das nuvens, feitos em um intervalo de um
ano do porto de vista do radiotelescopio, pode na realidade re-
presentar as posicoes das nuvens em um intervalo de tempo consi-
deravelmente maior do que um ano do ponto de vista das nuvens.
Um exemplo numérico bastante elucidativo pode ser encontrado na
figura 3.6.

' A questao da velocidade superluminal ainda
nao esta fechada, pois o meodelo acima deve supor que as nuvens
movem-se preferencialmente em nossa direcao, hipotese ndo muito
convidativa. Talvez estejamos precisando de novas leis da Fisi-
ca. Resposta a essa indagacdo sO obteremos apos mais observacio
e novos modelos.

3.2 - 0 QUASAR 3C 273
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FIGURA 3.5 Quasares em remotos aglomerados de galaxias.

Um quasar esta localizado no centro de cada uma das fotografias
ac1ma. Galaxias muito distantes podem ser vistas com dificulda-
de'{rdentlflcadas pPOT numeros) proximas a cada um dos quasares.
Em cada caso o desvio para o vermelho do quasar € virtualmente
o mesmo que o das galaxias que o cercam.
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0 quasar 3C 273 € o mais luminoso que co-
nhecemos. Sua magnitude visual € 12,8 (veja apéndice D) e o des
vio para o vermelho de suas linhas de emissido € Z = 0,158. Sua
deteccao ocorreu inicialmente em radiofrequéncias. Observacdes
mais detalhadas como as por oculta¢do lunar, monstram que este
objeto possui uma dupla estrutura em radiofrequéncias. Sendo
que somente uma delas emite na regidoe visivel. Um interessante
detalhe observado € uma estrutura alongada que une as duas ra-
diofontes. Esse "jet" emite também na regido visivel e possui
tamanho angular de cerca de 19 segundos de arco (veja figura
3.1)

Assumindo a causa do desvio para o verme
lho, de suas linhas de emissdo, como sendo cosmolégica, e a
constante de Hubble como tendo o valor H = 50 km seg ™ Mpc™* , o
3C 273 estara a uma distancia de 900 Mpc. Apesar dessa enorme
distancia, a energia recebida desse objeto & relativamente mui
to elevada. Sua magnitude absoluta & My, = - 27, enquanto que
galaxias gigantes possuem uma magnitude My = - 22 (veja apéendi-
ce D). Na regiao do espectro visivel, recebemos dele uma potén-
cia de 2 x 10" erg/seg.

No espectro eletromagnético do 3C 273 fo-
ram detectadas variacoes de intensidades em todas as frequénci
as, exceto na regiao dos raios gama, onde temos poucas medidas.
0 periodo dessas variacdes fornece-nos ndo s4 uma estimativa
das dimensoes da regido emissora do fluxo variavel, mas também
a simultaneidade ou nao das variacoes, nas diversas regides do
espectro, coloca vinculos nos modelos para os mecanismos de e-
missao.

Um dos intrigantes fenoOmenos observados
no 3C 273 & a velocidade superluminal. Por exemplo, entre 1971
e 1977 a distancia entre as duas fontes mais luminosas variou
de 1,2 para 3,1 milisegundos de arco. Sendo a distancia do
3C 273 de 900 Mpc, isto equivale a uma separacdo de 8,3 pc ( 27
anos-luz) em 6 anos, o que implica em uma velocidade aparente
de 4,5 vezes a velocidade da 1uz.
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3.3 - O ESPECTRC ELETROMAGNETICO CONTINUO DO 3C 273

-

A potencia total emitida pelo 3C 273 e
de aproximadamente 2,5 x 10Y erg/seg para H = 50 km/seg Mpc. Na
figura 3.7, podemos observar um conjunto de dados conhecidos so
bre o espectro eletromagnético do 3C 273 desde radiofrequéncias
até os raios gama. Duas leis de poténcias da forma f, = v* po
dem representar de maneira aproximada o espectro do 3C 273. Sen
do f, o fluxo de energia (erg seg *cm *Hz? ) emitido no interva
lo de frequencias [v, v + dv]. Na regido de radiofrequéncias,
ou seja entre 10** e 10¥ Hz, o melhor valor para a poténcia e
@ = 0,5. Enquanto que o resto do espectro pode ser reproduzido
de uma maneira rudimentar pela poténcia o = 1.

Deve-se notar, entretanto, um ""excesso"
de radiacao acima da lei de poténcia, na regiao visivel e ultra
violeta (6000 A a 1000 X ),

Dentre um certo nUmero de modelos que
foram propostos para tentar explicar o espectro eletromagnéti-
éo‘dos quasares nas regioes de radiofrequencias, infravermelho,
raios-X e raios gama, ha uma categoria que tem sido aceita. Ne-
les as regioes com comprimentos de onda de radio e infraverme-
lho sao emitidas pelo mecdnismo de sincrotron. A radiacio de
raios-X produzida por espalhamento Compton inverso de particu-
las relativisticas em fotons de infravermelho. E finalmente a
radiacao gama produzida por espalhamento Compton inverso de par
, 34 1.

No proximo capitulo apresentaremos as idé
ias basicas dos modelos de Lynden-Bell [ 1 ]} e Hills [ 2 J.

ticulas relativisticas em fotons de raios-X [ 33
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FIGURA 3.7
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O'espectro eletromagnético do 3C 273, [35].
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CAPITULO - ¢4

MODELOS TEORICOS PARA NUCLECS ATIVOS DE GALAXIAS

4.1 - Introducao
4.2 - 0 modelo de Lynden-Bell
4.3 - 0 modelo de Hills
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4.1- INTRODBUCAC

Hd uma grande variedade de niveis de ativi
dade em diferentes nucleos galaticos, mas oS casos mais extremos
que descreveremos adiante, sZo encontrados em somente uma pequena
fracao de todas as galaxias. Contudo as evidéncias sugerem que,
mesmo em galaxias normais como a Via Lictea e a Andrdmeda, exis-
tem versoes em pequena escala dos objetos encontrados na maioria
das galaxias de nicleo ativo e quasares.

0 modelo basico para os nucleos ativos de
galaxias estd ilustrado na figura 4.1. As duas caracteristicas
essenciais sao (i) uma fonte central muito compacta (r<<ipc) a
qual pode liberar grandes quantidades de energia na forma de ra-
diagao continua e particulas de alta energia; (ii) um envelape
circundante de nuvens de gas ionizado com raio de 10¥ - 102 cn
(0,3 - 300pc), sendo que apenas 107> - 10 desse volume é ocupa-
do pelas nuvens. O compacto objeto central é sem davida a parte
mais fundamental para ser entendida, pois € responsivel por to-
das as formas de atividades violentas observadas nos nucleos.

As mais importantes evidéncias diretas do
compacto objeto central sdo as seguintes:

(i) A intensa radiac¢do continua que & ob-
servada em comprimentos de onda no visivel, radio e raios-X va-
ria em uma escala de anos, meses on até semanas. A causalidade
exige que as dimensdes do volume emissor seja r < ct, onde t é
a escala de tempo da radiagao. Assim a emissao continua deve ori
ginar-se dentro de uma compacta regido, menor que 1 ano-liuz ou
semana-luz. A energia emitida dentro desse volume, em comprimen-
tos de onda do visivel, deve ser da ordem de 10% - 10%7 erg/seg
para alguns quasares.

{(ii) O espectro da radiacdo em comprimen-
tos de onda no visivel e raddio ndo é estelar nem de corpo negro,
mas € frequentemente ajustado por uma lei de poténcia. A tempera
tura da luz da radio emiss@o € da ordem de 10¥ - 102K, o que
fornece uma evidencia para a presenca de elétrons ultrarelativis
ticos no nucleo galdctico. E portanto natural supor que as  va-
rias formas da emissao continua variavel estao associadas com a

radiacac de elétrons ultrarelativisticos, mais provavelmente ra-

50



51

FONTE CENTRAL
DE ENERGIA
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PRODUTORAS
DAS LINHAS
DI ABSORCAQ

FILAMENTOS PRODUTORES S/
DAS LINHAS DE EMISSAQ //

NUVENS DE ELETRONS
RAPIDOS

FIGURA -~ 4.1 Modelo. generalizado de um quasar. No centro esti

uma desconhecida fonte de energia — uma fonte de elétrons de
alta velocidade. Ha um nimero de pequenas nuvens de elétrons de

alta vefoéidade, QUe produzem a radiacdao continua nas regioes
- do rédLé e visivel e possivelmente em outras partes do espectro
ftambém; Filamentos de gas, ionizado pela radiacdo continua de
" alta ehergia, converte essa radiacao em linhas de emissdo. Ex-

teriormente podem estar nuvens que se¢ movem rapidamente e produ
- zem linhas de absorcdo quando elas capturam f6tons do feixe que
as atravessam em direcdo a nés. |



diagao de sincrotron.

_ A intensa fonte de emissdo continua e
particulas de alta energia supde-se ser a responsivel por todos
os outros fenomenos de alta energia observado no nidcleo. As
nuvens de gas nas proximidades do nicleo, sio aquecidas, ioniza
das e excitadas pela intensa radiacdo ultravioleta e, possivel-
mente em alguns casos por particulas relativisticas. Estas nu-
vens emitem intensas linhas de radiacdo. Se o gas emissor das
linhas fosse confinado a uma nuvem uniforme de gas, a espessura
optica para o espalhamento de elétrons seria tdo grande que a
variacao no visivel da fonte central continua seria apagada. A
lém disso as linhas de emissdo seriam excessivamente alargadas.
Essas dificuldades sao contornadas assumindo que as regides de
emissao ocupam somente uma pequena fracao do volume do
nicleo e estao localizadas a relativamente grandes distancias
da fonte central de energia. Os tamanhos tipicos para as regio-
es de emissao de linhas sao 1 - 100pc com fatores que ocupacio
de 10— - 10°°,

Ha evidencia de movimentos de gas a altas
velocidades no nucleo, a partir do alargamento das linhas de e-
missao e suas estruturas finas.

Em alguns casos, € observada intensa emis
sao de infravermelho da regido nuclear. Isto pode ser devido a
absorcao da radiacao continua pela poeira nas proximidades do
ndcleo. A poeira aquecida iria reemitir essa energia em compri-
mentos de onda no infravermelho. % '

Os modelos discutidos a seguir constituem
se de um buraco negro central supermassivo, localizado no cen-

tro de um disco de gas e poeira. A fonte principal de energia
desses modelos € a energia gravitacional perdida por esse gas
que decal de orbita em relacdo ao buraco negro. Existem tres

possibilidades para a origem desse gas: 1- liberado pelas estre
las durante sua vida normal; 2- formado de pedacos ou mesmo es-
trelas inteiras que se ''desmacham" ao passarem muito proximas
do buraco negro central; 3- originado da captura de gas interes
telar pelo buraco negro central. A primeira possivel origem foi
indicada por Lynden-Bell [ 1 ] como sendo a principal. Ja para
Hills [ 2 ], a maior parte do gas provém da segunda causa. E



finalmente a terceira causa € defendida por Gunn [ 367].
' Neste capitulo nos deterecmos aos aspectos
basicos dos modelos de Lynden-Bell e Hills, para termos uma

compreensao geral e elementar dos modelos atuais.

4.2- 0 MODELO DE LYNDEN-BELL

Lynden-Bell em seu artigo mostra o seguin
te raciocinio, que levou ao seu modelo. Unm quasar produzira uma
energia da ordem de 10°'erg por radio emissiao a uma poténcia de
10"% erg/seg. Ora, 10°! erg representam em massa 107 Mg. Se su-
pormos que a ordem dessa energia &€ a fusdo nuclear de atomos de
hidrogenio, temos uma frequéncia tipica que & igual a energia
de ligacao dos nucleons, ou seja 0,75% da massa envolvida de hi
drogeénio.

Denominando de o a eficiéncia da  conver
sao de energia, temos que a energia inicial em forma de massa
Ei necessaria para liberar uma energia da ordem de 107 Mg tera
que ser Ej = a™' 10’My. No caso da fusdo nuclear temos a < 1%, lo
go E5 > 10° Mé.

Supondo que esta massa esteja concentrada
em um objeto de raio R, a energia de ligacao gravitacional des-
se objeto sera

~ GM2 '-
A (4.1

A um raio R A~ 1 U.A. ~ 10 ¢m, correspon-
de uma energia de ligagdo Ej, ~ 10® erg. Assim considerando a
fusao nuclear como a fonte de energia para este objeto, estamos
desprezando a energia gravitacional que em nossos calculos mos-
trou ser tres ordens de grandeza maior.

Assim o modelo de Lynden-Bell, tem sua
fonte de energia baseada na energia de ligacio gravitacional.
Como vimos no capitulo 2, uma estrela com massa superior a algu
mas massas solares e que nao consegue mais produzir energia por
fusao nuclear, podera contrair-se até transformar-se em um bura

[
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co negro. Logo parece logico admitir que o objeto central do mo
delo, o qual ¢ a fonte gravitacional principal, seja um buraco
negro supermassivo.

Este buraco negro supermassivo possui uma
massa da ordem de, digamos, 107 a 10° My e constitui o centro
de uma galaxia. Orbitando o buraco negro central esta um disco
de gas e poeira liberado pelas estrelas constituintes da gala-
xia e capturado pelo campo gravitacional do mesmo. As partes in
ternas do disco perdem momento angular para as partes externas.
Dessa forma a maior parte do disco contrai, enquanto que uma
massa sempre decrescente € deixada com a maior parte do momento
angular.

Nas proximidades do buraco negro a mecani
ca newtoniana nao € mais valida, sendo necessario utilizarmos a
teoria da relatividade geral de Einstein. Uma particula em 6rbi
ta circular em torno de um buraco negro de Schwarzschild de mas
sa M tera uma velocidade escalar [ 1]

V2
Velr) = {rfﬁi*] para r > 3r* (4.2)
onde r* = GM/c:?
¢ velocidade angular
/2
we(r) = [ (4.3)

Na métrica de Schwarzschild a energia ¢ momento angular especi-

ficos sao, para o movimento circular, dados respectivamente por

e(r) = c2(r-2r*)[r(r - 3r*) ] V2 (4.4)
e
T* /2
h(l") -"-[W] cTr (4.5)

A Gltima Orbita estdvel ocorre onde h(r) tem um ponto de mini-
mo, ou seja em r = 6r*. A partir dessa Orbita a particula que
orbita o buraco negro ira espiralar numa escala de tempo de que
da livre até o buraco negro. A energia total perdida sera prati
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camente a energia de ligacao da Gltima orbita estavel, conside-
rando que a energia liberada para r < 6r* seja desprezivel. A

energia de ligacao especifica da particula dada por

ey, = c? - ¢ (4.6)

c? { 1-(r - 2r*){r(r - 3r*)]¥2} (4.7)

€ para r = 6r* temos

ef = cz[ T - E%;_ J = 0,0572 c2 (4.8)

Isto significa que um elemento de massa 6ém vindo do infinito, i
ra liberar uma energia 0,0572 &mc® até ser "engolido' pelo bura
co negro. Portanto temos uma eficiencia da ordem de 5,7%. Deve-
se lembrar contudo,que estes resultados s3o validos para bura-
COS negros sem carga € momento angular. No caso conhecido como
geometria extrema de Kerr-Newman ou seja quando M2 = Q2 + a2 (ve
ja formula 2.21),a eficiéncia aumenta para 42,4%. O momento an-

gular especifico para uma particula na (ltima Orbita estavel &
h* = V12 r*c (4.9)

Assim quando o buraco negro absorve um elemento de massa &m, e-
le tem sua energia aumentada de %tffhnl e seu momento angular
também acrescido de V12 r*cén.

0 modelo de Lynden-Bell, bem como os mode
los mais simples, consideram que o material que constitui o dis-

co, decai de orbita até a Ultima oOrbita circular estavel com
liberacao de energia. A partir dessa orbita, r = 6r*, haveri a
formacao de um grande redemoinho de um fluido condutor. Este

fluido condutor em movimento, provavelmente gerara fortes cam-
pos magnéticos por acdo de dinamo. Estes fortes campos magnéti-
cos possibilitam, por sua vez, a emissdo de raios cdsmicos e
radiacao de sincrotron.

E fato entretanto, que ainda ndo somos ca
pazes de calcular esses processos com qualquer confianga. Mesmo
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sem considerarmos os fendmenos eletromagnéticos, nio € um assun
to facil decidir se o disco se tornara turbulento e entio ter
uma viscosidade de redemoinho ou uma viscosidade molecular mui-
to baixa.

Considere C(r) como sendo a energia do
acoplamento viscoso que o material para dentro de r atua sobre
o material para fora de r, e seja também F o fluxo de massa de
repouso em direcdo ao buraco negro. Ent3o a poténcia dissipada
no anel entre r e r + dr sera

2(2rdr) p(r) = - = (Fe + 9C)dr (4.10)
T
onde p(r) € a poténcia emitida por unidade de area, e o fator
2 do lado esquerdo da equagao se deve ao disco emitir pelas du-
as faces. Em um disco com fluxo estacinario a variacao da ener-
gia de acoplamento deve corresponder a variégéo do momento angu
lar ou seja

dC = Fdh (4.11)

Se integrarmos até o ponto em que o acoplamento se anula, ou se
ja h = h*, teremos

C = F(h - h*) (4.12)
Substituindo a (4.12) na (4.10) e rearranjando obtemos
F d *
p(r) = - m a“i_' [€+ (h - h )Q ] (4413}

Nas regioces em que o disco possa ser con-
siderado opticamente espesso e seja capaz de suportar sua pro-
pria pressao luminosa, podemos definir uma temperatura de corpo
negro

1/
T = (P-Ell] ) (4.14)

g

onde o € a constante de Stefan-Boltzmann.

Como podemos observar da equacao (4.13),
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a poténcia emitida € proporcional ao fluxo de massa em direcdo
ao buraco negro. A primeira vista poderia parecer que poderia-
mos conseguir a poteéncia que desejasscmos, apenas aumentando o
fluxo da massa. Entretanto isto nao € verdade pois quando a po
téncia emitida torna-se muito elevada a pressdo da luz torna-
se importante e chegara até a limitar a energia irradiada. Es-
se limite € conhecido como limite de Eddington e vale
M

Lg = 3,3 x 10“{%]1,0 (4.15)

onde Lg representa a poténcia luminosa irradiada pelo sol (ve
ja apendice A). Para detalhes de como chega-se ao valor dado
pela (4.15) veja a deducdao no apéndice E. Se tivermos uma situ
acdo em que a potencia irradiada € maior do que o limite de
Eddington, a pressao da radiacdo pode gerar um fluxo de materi
al na direcao para fora do buraco negro. '

4.3~ 0 MODELO DE HILLS

Hills em seu modelo também segue a linha
do buraco negro supermassivo localizado no centro do disco ga-
lactico. A diferenca principal entre seu modelo e o de Lynden-
Bell esta, como ja dissemos, na forma da produgdo do gas que
sera absorvido pelo buraco negro. Com um buraco negro no  ni-
cleo galactico, devido a grande densidade estelar nessa regi-

ao, muitas estrelas serao absorvidas por ele. Ji outras estre-

las durante suas orbitas passardo prdximas do buraco negro, po
dendo ter partes de si arrancadas ou mesmo serem totalmente
fragmentadas devido as forcas de maré.

Para uma estrela de dendidade média p, a
menor distancia que ela pode se aproximar do buraco negro sem
ser fragmentada € aproximadamente { 2}

6M) ¥3
["—p] (4.16)

n

r

Esta distancia & conhecida como limite de Roche. Uma estrela
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que se aproxima do limite de Roche tem sua forma gradativamente
deformada e se esse limite é ultrapassado a estrela ndo existe
mais como um corpo unido e € "desmanchado™ em nuvens de gas. Ji
se a estrela atinge o raio de Schwarzschild ela & engolida por
inteiro.

Para uma estrela com densidade igual a do

sol, o limite de Roche em relacdao a um buraco negro de massa M
€
1 M 1/3
Ry = 1,39 x 10 l[ﬁv cm (4.17)
C]

enquanto que seu raio de Schwarzschild pode ser expresso como

5 | M
Rg = 2,95 x 10 [HS] cm (4.18)
Como podemos observar na tabela 4.1, para buracos negros com

massas M < 3,2 x 10° M, o raio de Roche & maior do que o raio
de Schwarzschild. Entretanto para M = 3,2 x 10® My, os dois ra-
ios coinciden.

Na fase inicial de um buraco negro, com
algumas massas solares, fragmentara muito mais do que absorvera
estrelas. Contudo, conforme a sua massa vai aumentando, a proba
bilidade de absorc3o torna-se cada vez maior. Até o buraco ne-
gro atingir a massa critica Mc = 3,2 x 10® Mg, onde a probabili
dade de fragmentacdo & pequena®.

Sendo a energia necessaria para fragmen-
tarmos uma estrela de massa m e raio R dada por

By = 2 [Erlg_z] (4.19)

* Conforme vimos no modelo de Lynden-Bell a emissao de energia
da-se devido a acdo de forgcas de viscosidades entre as particu-
ias do disco. Logo se a estrela € absorvida inteira nio ha-
vera praticamente emissdo de energia. Ja no caso de fragmen-
tacao, o gas produzido atuara como modelo de Lynden-Bell.

58



TABELA 4.1

Absorcao e fragmentacdo de estrelas por um buraco negro

M/Mg Ry/Rg Ry/Rg Lg/Le tg(anos)
: ) (limite de Eddington)
102 4,37 1,02 x 1057 3,2 x 10% {1,6 x 10°
1107 9,28 2,19 x 10" [ 3,2 x 10% |1,4 x 10°
10° 20,0 4,72 x 10% [ 3,2 x 107 [1,2 x 10°
10" 3 oo .
. 43,1 1,02 x 10% { 3,2 x 10 9,4 x 10
105 92,8 2,19 x 102 { 3,2 x 10° |7,3 x 10°
10° 200,0 4,72 x 10* { 3,2 x 10%° [5,2 x 108
107 431,0 | 1,02 x 10! [ 3,2 x 101 [3,2 x 10°
108 928,0 2,19 3,2 x 1012 [1,1 x 108
3,2 x 108 | 1374,0 1,00 1,0 x 103 0
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a energia total Ey do gas que forma a estrela antes de ser frag
mentada sera

Gm?

1 3
By = 5 mv? - 3 ¢ (4.20)

onde v ¢ a velocidade da estrela a uma distancia do buraco ne-
gro, tal que a energia potenclal gravitacional seja desprezi
vel. Para obtermos uma orbita ligada, devemos ter E¢ < 0. Logo

para o gas satisfazer esta condicdo, a estrela deve ter veloci-
dade

3 Gm) Y2
V<(7 ._R_] {(4.21)
ou para uma estrela tipica como o sol

2
V’<[% %g] 5,35 x 107 cm/seg (4.22)

Assim se uma estrela cemo o sol possuir u
ma velocidade menor do que 5,35 x 107 cm/seg, em um gonto dis-
tante do buraco negro, ultrapassar o limite de Roche, a grande
parte do gas produzido sera capturado em uma o6rbita ligada. Po-
demos entao afirmar que nesta situacdo a maior parte do gias se-
ra absorvido pelo buraco negro, apés o decaimento de sua oOrbi-
ta,

0 gas produzido pela fragmentacdo de uma
estrela que obedecia a relacao (4.21), tera uma orbita eliptica
com semi-eixo maior dado por

Substituindo Et dada pela (4.20), obtemos

2 RM 2 R -1
a = g F [1 - -_— Vz] (4.24)

Admitiremos que a uma grande distancia do
buraco negro, haja um gas de estrelas com uma distribuigao

60



maxwelliana de velocidades. Assim podemos substituir vz pela ve
locidade quadratica média <v2> na equacio (4.24) e obtermos )
raio aproximado do disco de gas

Rg = % R

sl=

-1 :
[1 - % g% <v2>] (4.25)

ou para estrelas como o sol

<y ]‘1

M
Rg = 1,5 pe [1‘D‘B_M@] [’ - 15,35% T07cn/s6g) (4.26)

Assim se o buraco negro possuir uma massa M = 10°Mgy, ele sera
circundado por um disco com raio da ordem de 10-2 pc.

Para um buraco negro com M < M-, a maior
parte da massa adquirida por ele deve-se na sua maioria a absor
cao de gas e menos devido a absorc¢io de estrelas inteiras. A e-
nergia liberada, que sera igual a energia potencial gravitacio-
nal perdida pela matéria do disco, seri

E = a mc? : (4.27)

onde m € a massa adicionada e o a eficiéncia de conversio de e-
nergia. Como vimos no modelo de Lynden-Bell o tem o valor
0,0572 para um buraco negro sem rotacdo e 0 valor maximo 0,4235

para a geometria extrema de Kerr. Assumindo para efeito de cal-
culo o valor a = 0,2, temos

E = 0,2 mc2 (4.28)

A energia total liberada até o buraco ne-
gro atingir a massa critica & encontrada substituindo-se M. na
equacao (4.28)

w4}
it

1,1 x 109 erg (4.29)

ou

™
1

9 x 102 Lg x ano (4.30)
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Como ja vimos anteriormente a luminosidade de Eddington é

M
Lg = 3,3 x 10" [ME] Lo (4.31)
Se supormos que o sistema se irradia a luminosidade de
Eddington, podemos concluir que a maxima luminosidade ocorre

para M = M., e e da ordem de

L = 10 L, (4.32)

Essa luminosidade & muito proxima da observada nos quasares ma
is luminosos. Da (4.30) podemos observar que a energia total
liberada poderia alimentar um quasar por aproximadamente
9x 107 anos.

Estando o sistema emitindo no limite de
Eddington, podemos escrever

dE
Lg = 3¢ (4.33)

€ com a ajuda da (4.28), temos

M k0 [‘1\%] Mo/ ano (4.348)

0 tempo necessario para o buraco negro crescer, com o Sistema
emitindo no limite de Eddington, de uma massa inicial M até a
massa critica M. € obtido pela integragido da (4.34),

tg = 9,1 x 107 n [%g] anos (4.35)
Na tabela 4.1 estao alguns valores de Lg/Le e tg para o siste
ma no limite de Eddington.

A luminosidade de um quasar deve diminu-
ir de ordens de grandeza quando o buraco negro atinge a massa
critica M¢

Se a densidade de estrelas nas proximida
des do buraco negro nio for suficiente para atingir o limite
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de Eddington, o crescimento do mesmo sera governado pela densi-
dade estelar.
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CAPITULO -~ 5

0 MODELO DE UM GAS DE BURACOS NEGROS PARA NUCLEOS ATIVOS

DE

GALAXIAS

[ ¥
.
—
1

Introducao

5.2 - 0 espectro de um buraco negro

5.3

5.4

0 espectro de um gas de buracos negros de Schwarzschild

Comparacao do espectro do 3C 273 com a previsdo do MGBN
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5.1 - INTRODUCAO

No capitulo 2 vimos que, de acordo com os
cadlculos de Hawking [ 26 ], um buraco negro & responsavel por
um fluxo de particulas emitidas. Vimos também gque o espectro
dessa emissao tem a forma do espectro térmico de um corpo a uma
tempcratura Ty. Sende Ty proporcional a gravidade superficial
do buraco negro.

Neste capitulo descreveremos em detalhe o
espectro de emissdo para um buraco negro. A fracao da energia e
mitida devida a neutrinos, fotons, gravitons e particulas massi
vas sera especificada para algumas faixas de massa de nosso in-
teresse. Algumas aproximagdes para a constante de absorcdo, va-
lidas em situacoes limites, serao também mostradas.

A seguir sera obtido o espectro de emissdo
para um gas de buracos negros, para um observador em repouso em
relacdo ao gas. Algumas possibilidades serdo analisadas como o
caso de um gas formado por buracos negros com determinado espec
tro de massa; consideraremos também a possibilidade dos buracos
negros se moverem a velocidades classicas, relativisiicas ou ul
trarelativisticas.

Os resultados aqui obtidos servirdo de ba-
se para a explicacao do espectro, ou pelo menos de uma componen
te dele, de quasares e nlicleos ativos em geral.

5.2 - 0 ESPECTRQ DE UM BURACO NEGRO

Como ja vimos a radiacdo de Hawking  pos-
sul um espectro determinado pelo numero esperado de particulas
emitidas por modo, que € dado por

<ij£mp> = rjmimp {exp[2mrx? (w-mQ-€ed)]7 1}1 (5.1)

onde 0s parametros que se referem ao buraco negro sao

kK > gravidade superficial
2 =+ frequencia angular de rotacio
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¢ -~ potencial elétrico no horizonte
I''  constante de absorcao

enquanto que os parametros determinantes da particula emitida
540

j + espécie

w -+ frequéncia angular (w = 27v)

% =+ harmonico esférico

m > momento angular

P * polarizacdo

€ > carga elétrica

sinal positivoe -+ férmions

sinal negativo -+ bosons

Entretanto a grandeza que € de maior inte
resse no Nosso caso € a poteéncia emitida entre as frequéncias
vev s+ dv., Para isto & necessario inicialmente obter-se a ta-
xa média de emissfo por intervalo de frequéncia, a qual & dada
por

a%: <N> (5.2)

para cada j, &, m, p e intervalo (v, v +dv). Em termos da fre-
quencia angular w, podemos escrever a (5.2) como

dN .;}J>
dtde = 2% : S, (5.3)

L
- PRI L
- IS % L“'i

A poténcia total emitida serd expressa como

( %%>= zi:: dN"m (5.4)

st,,m,p ‘___t

(A

onde devemos lembrar que estamos utilizando unidades onde
G=c=%h =%k = 1. Substituindo a (5.3) em (5.4) temos

= '21_1? Z <N> wdw (5.5)

J!R"mlp

1
e
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e com a ajuda da (5.1) podemos escrever

dM : ', T p{e)(l')[Z'n’I('}L (m—mﬂ-eﬂb)]

1
i a? ) ﬂ jyﬁ'sm,p jwim

7 1 17 wdw (5.6)

A unica dificuldade para a obtencio da po
tencia emitida, & o cilculo da constante de absor¢do T. Uma a-
proximag¢ao para I’ valida para Mw << 1 foi obtida por
Starobinsky e Churilov [ 37 ] para bdsons e por Page {38 ] pa-
ra férmions. Para campos sem massa € com spin s, espalhados enm
um buraco negro sem carga, a constante de absorcao { para
Mw << 1) e dada por

L
' (£-5) ! (f+s)! 2'["[ o -1 ) - (w6 - mo
stﬂmp = [(22)!(2£+1)!i] B [T * [T—] ]2{ = J

Ak z8 + 1
x [27? w] para 2s par (5.7)
e por
L+ 1P
c _ [(2=5)1(%+s)! 2’l | fi ,[o=me)®) [ac 7E+2
swimp T |{Z2)T(ZR+T1) 11 T VEd
n =1 l nK—?-K'
para 2s impar (5.8)

onde A representa a area do buraco negro e € dada pela expres-
sao (2.18).
Para um buraco negro com rotacio desprezi

vel (@ ~ 0) as expressdes (5.7) e {(5.8) se reduzem as formas
mais simples
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L
(2-5)1(24s) ! 3 w12 w [Ax 20 +1
Pswﬁmp - L2£)1(2£+1)1!] I I [1 * [BE] ] s [7? w]
Ii=

para 2s par (5.9)
e
L+1/2
; {(2=s)1(ass)t )2 1 w )% fAk (2R
swimp © T2 T(28+1) 1! * T Clzw @
V[
para 2s impar (5.10)
No caso de baixas frequéncias (w << 1), as relacdes (5.9) e
{5.10) se reduzem respectivamente a
_ f(R-s8)!{R+s)! |2 w 28+ 1
Fsmﬁmp = [(22)!(2£+1JI!] 2 = (2Mw) , 2s par (5.11)
e
(2-s)1(R+«s)! 12 [ -
Pswemp = [(22)!(2£+1J!1] (2Mo) %% %, 2s Impar (5.12)

onde foi utilizada a expressdo (2.26) para a gravidade superfi
cial que no caso particular de um buraco negro de
Schwarzschild, &

K=$ (5.13)

Com a ajuda da (5.11), (5.12) e das apro-
ximagoes, para o fator térmico de um buraco negro de
Schwarzschild, dadas por
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1 " 1 K

exp (Z1w/ k) - 1 M+ CZrw/Q)] - 1T 7 Zmw (5.14)

para bdsons (2s par) e por

1 1 1
exp(Zro/) + 1 CTIT + 17 =2 (5.15)

para fermions (2s impar), podemos escrever sob uma dnica for-
ma, a aproximagao, para baixas frequéncias, do nimero esperado
de particulas emitidas, por modo. Sendo portanto dada por

2
oo > = & (SR awree

onde [B

]

2 para bosons (2s vpar) e

T para férmions (2s Impar)

Substituindo a (5.16) em (5.5) obtemos a
aproximacao para a poténcia emitide, valida para baixas fre-
quencias,

B Z [(R-s)!(2+s)!

dM _ 2 2241
Tdt T @ y,a,m,p (25)1(2z+1)11] J (2Mw) =" udw (5.17)

Contudo a expressao (5.17), valida para baixas frequencias,per
de sua validade antes que o espectro atinja o seu maximo. 0
método indicado para o problema, & o cdlculo numérico. Utili-
zando-se deste metodo, Don N. Page calculou a probabilidade de
emissao para trés situacdes: 1- particulas sem massa emitidas
por um buraco negro sem rotacdo [ 38 }; 2- particulas sem mas-
sa emitidas por um buraco negro com rotagdo [ 39 ]; 3- 1léptons
carregados emitidos por um buraco negro sem rotacdo [ 40 1. De
talhes de como Don N. Page obteve o calculo da constante de



absorcdo T pode ser obtido na referéncia [ 38 } bem como nos
trabalhos em que este se baseiam | 537,41,42 .

As particulas sem massa, principalmente
os fotons, obterdo o nosso maior interesse. O espectro para ca
da uma dessas particulas € mostrado na figura 5.1. A poténcia
total integrada sobre as frequéncias para os principais modos
estao na tabela 5.1.

Tanto o espectro da figura 5.1 como os da
dos da tabela 5.1 se referem a um buraco negro cuja emissao se
ja predominantemente de particulas sem massa. Esta condigao e
satisfeita para aqueles que possuem massa M >> 107 g. Nesta si

tuacao a composicao dos tipos de particulas emitidas &

81,45 > Ve, Ve, vy, v, (neutrinos e antineutrinos)
16,7% » fotons
1,9% > gravitons

A medida que consideramos buracos negros com massa menor do
que 10Y g, as particulas mais pesadas passam a ter uma probabi
lidade maior de emissdo. Para buracos negros com massa na regi

a0 5x 10" << M << 10Y g a composicdo espectral seri

45% + eletrons e pdsitrons
45% +  ve, Ve, vy, Vy (neutrinos e antineutrinos)
9% -+ fotons
1% > gravitons
Para buracos negros com massas menores ainda, particulas mais

massivas se tornardo cada vez mais importantes na emissdo.

5.3 - O_ESPECTRO DE UM GAS DE BURACOS NEGROS DE SCHWARZSCHILD

Considere a seguinte situacio. Um nidmero
grande de miniburacos negros constituindo um gas de baixa
dendidade. Dessa forma as colisdes entre os buracos negros nao
serac frequentes. Admitiremos inicialmente, que todos os bura-
COS megros possuem a mesma massa. Os seguintes parametros de-
terminarao o estado do gias
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LOG(MdE / dw dt)

FIGURA - 5.1 Espectro.de'um buraco negro, obtido pela adigao

de todos rodos angulares para os quatrc tipos de neutrinos e
para os dois estados de polarizacao dos fotons e gravitons. O
modo angular mais baixo; f=s, dominam, mas os modos f=s+1 po-
dem ser percebidos através de uma pequena "protuberancia', no
espectro para neutrinos em Mwv 0,4 e no espectro de fotons
‘em Mo~ 0,5. | '
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TABELA 5.1

Taxas e potencias emitidas nos modos angulares dominantes

2s 28 ERRO ABSOLUTO POTENCIA*

1 1 1078 1,575 x 107"
NEUTRINOS 1 3 107° 0,060 x 107

1 5 107° 0.001 x 107*

2 1078 0,330 x 107"
FOTONS 2 107® 0,007 x 107

2 107%" 0,0001 x 107"

4 4 1078 0,038 x 107"
GRAVITONS

4 6 107 0,0004 x 107"
Poténcia total para todos os modos = 2,011 x 107°

* A potencia e dada em unidades de hc® G®M2 = 1,719x10% (M/g) st

onde M € a massa do buraco negro.

t
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V. = volunme
N = densidade numérica (particulas/volume)
= massa da particula

T; = temperatura do gds

Neste modelo a massa m dos miniburacos ne
gros sera pequena o suficiente para que a emissao de Hawking
nao seja desprezivel. Entretsnto ela deve ser grande o sufici-
ente para que a emissao de particulas massivas ndo predomine
demasiadamente sobre a emissao de particulas sem massa. A se-
guir calcularemos o espectro eletromagnético que um sistema as
sim constituido podera produzir.

Colocaremos nosso referencial no centro
do volume ocupado pelo gas. Devido a simetria do problema, ado
taremos coordenadas esféricas (veja figura 5.2). O espectro
calculado sera o visto por um observador localizado sob o eixo
Z e a uma distancia do gds bem maior que as dimensdes do mes-
mo.

Se os buracos negros estivessem paradaes
ou se movendo com velocidade perpendicular ao eixo Z, o espec-
tro emitido pelo gas seria equivalente ao de um Unico buraco
negro, s6 que multiplicado pelo nimero de buracos negros. En-
tretanto sabemos que as particulas em um gas possuem uma dis-
tribuicao de velocidades. Portanto devemos considerar o efeito
Doppler produzido pelas diferencas de velocidades entre o ob-
servador em questao e os buracos negros. A modificacdo introdu
zida no espectro devido ao efeito Doppler depende da distribu-
icao de velocidades do gias. No caso de baixas temperaturas*, a
distribuicao sera a de Maxwell-Boltzmann. Para altas temperatu

ras, os buracos negros mover-se-3o a velocidades relativisti-

* Baixas temperaturas neste caso, significam temperaturas nas
quais as particulas se movem com velocidades nio-relativisti-
cas. Por exemplo para um gas de particulas com massa de 1013

gramzs, uma temperatura de 10¥ K pode ser considerada, uma
temperatura baixa
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FIGURA - 5.2 _Sistema'de coordenadas localizado no centro do

gas de buracos negros. Somente a componente u, da velocidade
de cada buraco negro serd responsivel pelo desvio de Doppler
sofrido pela radiacao emitida por ele.



Cas € sera necessario uma outra funcao de distribuicao de velo
cidades. Synge, em seu livro "The Relativistic Gas" [ 431, for
nece uma funcdo distribui¢do de velocidades, valida em ambos
0s casos. Nesta funcgao distribuic¢do, o numero de particulas
com vetores velocidade com mdodule entre [u, u + du] e posicoes

-

angulares entre [¢, ¢ + do) e e, 8 +d0) e

. NoV  mg 5

ndudtde = in X, (mEY Yy exp(-mEyiu2senddudode ‘ (5.18)

onde

No = densidade numérica do gas

V = volume ocupado pelo gias

= massa da particula

& = ¢?/kTg pode ser denominado de reciproco da temperatura,
peis em unidades de Planck temos &£ = 1/Tg, sendo
Tg a temperatura do gas. Deve-se notar que 1/¢
tem dimensdes de massa. '

Y = (1 -u2/c2) V2 ou em unidades de Planck v = (1 -~ u2)~ %

K, (x) = fungao de Bessel modificada de segunda espécie de or-

dem 2, do argumento x.

A distribuicao (5.18), para 6 e ¢ fixos,
€ proporcional a Y uzexp(-m&y). Na figura 5.3 podemos ver as
curvas que representam a variacao desse fator em funcao da ve-
locidade u, para alguns valores de m&. Como pqdemo§mc observar
do grafico mostrado na figura 5.3, conforme ggﬂépigmgé/o produ
to mE, as particulas do gas movem-se a velocidades cada vez
maiores. Para mf = 100, a distribuicao torna-se maxwelliana.
Para mg = 10 obtemos um distribuicio que s6 a relatividade po-
de reproduzir. Enquanto que se tomarmos m{ = i, obtemos uma si
tuacao ultrarelativistica, onde grande parte das particulas
possuem velocidades muito proximas da luz. A velocidade mals
provivel, ou seja, o midximo de cada curva pode ser obtido, im-
pondo a condicido



1

fl

mE=100 mE=10 o mE

0.5

0 5 —

0 , 0,5 1,0

VELOCIDADE

FIGURA - 5.3 Distribuigdo de velocidades para um gas simples,
composto de particulas materiais. Na abscissa esta representa-
da a velocidade (c =1) e a ordenada &€ proporcional a

y5u? exp (-my£), e portanto & proporcional ac nimero de particu
las com velocidades no intervalo [u, u + dul] para du fixo. Os
graficos estio desenhados para m¢ = 100, 10 e 1, e estao norma
lizados fazendo-se o maximo igual a unidade em cada caso.
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TET [YSuzexp(- mEy)] = 0 (5.19)

Se deixarmos a expressdo (5.19) somente em funcio de Y, obte-
mo s

7%; [Cv® - v3) exp(- mgyd] = © (5.20)
e efetuando a derivada, chegamos na equacdo cubica em Y,

mg = 5Y° =3 (5.21)

Nos casos comentados acima, temos os seguintes valores para a

velocidade mais proviavel up

mé = 100 , up = 0,143
mg = 10 , up = 0,487
mE = 1 R up = 0,980

_ Para considerarmos o efeito Doppler sobre
0 espectro de cada buraco negro, devemos proceder da seguinte
forma. Faver uma contagem das particulas, na distribuicao de
velocidades, que possuem a mesma projecido da velocidade, sobre
o eixo Z. Esse valor encontrado representa ¢ numero de buracos
negros cujos espectros sofrerio o mesmo desvio Doppler.
Buracos negros que cuja velocidade possu-
em as mesmas coordenadas u e 9 do espaco de velocidades, terao

a4 mesma projecasc uy sobre o eixo Z. Assim podemos integrar a

(5.18) em ¢,
2T

ndud® [ d¢ (5.22)

0

n'dude

It

Z2mndude

logo
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n'dudé =

NoV m uzsend mE
7 K}(iil (T-uzywz °XP [” TTTﬁTTEK] duds (5.23)

que fornece o numero de particulas com velocidades nos interva
los {8, 8 + d6) e [u, u + du].

Ur foton com frequéncia w,, emitido por um
buraco negro em movimento, tera uma frequencia wg em relacao
ao observador no eixo Z, dada por

T + u, V2

Bo = [—E2  w, (5.24)
1 - UZ :

Fazendo a substituigio u, = ucos@, temos
1 + ucosg)¥?

“o = [T_—mag'é] We (5.25)

qQue representa o deslocamento Doppler visto pelo observador so
bre o eixo Z.

Seja P, (M, w)dw a funcdo que fornece a
poténcia da radiacdo eletromagnética emitida por um buraco ne-
gro de massa M e com frequéncias no intervalo [w, w + dw]. A
funcao P uw que fornecera a poténcia recebida pelo observador
no eixo-Z, & '

Po(M, u, 8, w) du = Pe(M, wg) (5.26)
onde

wy, = [(1 + ucos8)/(1 - ucos8)]V2y

Portanto a distribuicdo da poténcia total seri a soma das dis-
tribuicdes de cada buraco negro, ou seja

Pdw = z : P. (M, wy)dw . (5.27)

todos os
buracos negros
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sendo w, dado pela (5.25). Com o auxilio da (5.23) podemos
substituir a somatoria da (5.27) por integrais em u e 0. As-
sim temos

kil 1
Pdw = J I n'P, (M, wg Jduddduw (5.28)
0 0

0 produto MPB(M,m}represeﬁta a curva
para fotons dada na figura 5.1. Como ndo temos uma funcdo ana-
l1itica para essa curva, aproximaremos a fun¢io por um polino-
mio. Para este fim foi feito um programa para o computador
VAX-11, utilizando subprogramas da biblioteca NAG.

Como resultado mais conveniente, encentra

remos um polinomio de grau 7, que pode ser representado por

F(Mw) = § aj(Munj (5.29)

onde os coeficientes sao

a, = - 8,043380
a, = + 67,00417
a, = - 616,2407
a, = + 4004,753
a, = - 15778,10
ag = + 34088,17
ag = - 37294,38
a, = + 16152,54

As figuras 5.4 mostram o polinomio em es
calas normais e logaritmicas além dos pontos retirados da cur-
va original,

O polinomio F(Mw) representa a curva em
escala logaritmica, logo podemos escrever
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FIGURA - 5.4a Polinomio de grau 7 utilizado para interpolar o

espectro eletromagnético de um buraco negro. Os pontos 3551nala
dos com circulos representam os valores retirados da curva ori-

ginal para fotons que estd representada na figura 5.1,
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FIGURA - 5.4b Representacao do polinomio mostrado na'figura 5.4a
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log (MPg,) = F(Mw) (5.30)
10
ou
1UF(MUJ)
PG(M’ w) = Y (5.31)

Conhecemos agora todos os termos da expressao (5.28) que forne
ce o espectro continuo de emissiao de um gds relativistico de

buracos negros. Substituindo a (5.31) e (5.23) na (5.28), te-
mos

" 1
_ NV £ u?sen 6 ME
Pdw = =3~y I JTW vz OXP [ T (-ur) iz ] .
0 0
F (Mwg)
x 10 dudodw (5.32)

0 produto N,V representa o nimero total de buracos negros do

gas. Assim podemos expressar a (5.32) na forma de poténcia por
particula, ou seja

_ P
dew = N,V dw B
T
uzsens ME F{Muwg)
= 7K, (M&) J [ T-uz) 72 exp[ - 17137735]1 dudédw
] i}

Em nossa hipotese inicial haviamos admitido que os buracos ne-
gros que compunham o gas possuiam todos a mesma massa. Contu-
do essa hipotese pode criar uma situacdo um tanto artificial.
Desse modo, consideraremos a possibilidade do gas ser composto
por buracos negros que possuem um espectro de massas dado pela
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funcao g(M). Assim se Np for o numero total de buracos negros,
o numero deles quc possuem massas no intervalo [M, M+ dM} sera
dado por Np g(M) dM. A relacao (5.33) pode entdo ser generali-
zada para

Pode = & g (M) uzsen 6 ox ( ME 5
P =7 | K, (ME) Tr-w e %P " T—uiy?

0 0 0
x 10F (M9 gudeaMda (5.34)
Conhecendo-se a distribuicd@o de massa que possuem 0s buracos

negros que compoem O gas, a expressao (5.34) fornecera a dis-
tribuicao espectral da radiacao de Hawking emitida pelo siste-
ma.

Na secao seguinte mostraremos a .integra—
¢ao numérica das expressoes “5.33) e (5.34) e uma tentativa de
explicar o espectro continuo do quasar 3C 273, através deste
modelo.

5.4 - COMPARACAO DO ESPECTRO DO 3C 273 COM A PREVISAO DO MGBN

A equacao (5.33), encontrada na secg¢do an-
terior, fornece-nos o espectro de emissdo de Hawking de um gas
de buracos negros de mesma massa. Devido a dificuldade natural

de resolvermos essas integrais, utilizaremos integracio numeér i

. ca.

Na figura 5.5 podemos ver trés curvas que
representam o produto MXPp em funcao do produto Mw para os ca-
sos: nao relativistico, relativistico e ultra-relativistico. Co
mo ja era esperado, o efeito Doppler causa um alargamento do
espectro, principalmente se as velocidades dos buracos negros
se aproximam da velocidade da luz.
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FIGURA - 5.5 O espectro de um gas de buracos negros de massa m
e temperatura 1/&, emitindo radiacido de Hawking. Sao mostrados
tres casos: 1- ndo relativistico (mf = 100); 2- relativistico
(mg =10); 3~ ultra-relativistico (m& = 1).
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Um modelo baseado em um gas de buracos ne
gros de uma s0 massa ndo seria capaz de explicar o espectro co

nhecido do quasar 3C 273. Este fato pode ser observado se com-

pararmos a figura 3.7 com a figura 5.5. No modelo do gas de bu

racos negros com uma SO massa, temos um espectro com uma largu

ra de menos de tres ordens de grandeza na frequéncia. Além de

incapaz de reproduzir o espectro do 3C 273, admitir buracos ne

gros com uma sO massa seria dificil de se admitir como uma hi-
potese real.

Para tentarmos reproduzir o espectro 3C
273, necessitaremos da equac¢do (5.34). Precisaremos também en-
contrar uma funcao g(M) conveniente.

Como vimos no capitulo 3, o espectro  do
3C 273 pode ser aproximado por uma lei de poténcia do tipo
v'? onde v representa a frequéncia de emissdo. Isto significa
que quando diminuimos de uma ordem de grandeza a frequéncia, a
potencia de emissao deve aumentar de uma ordem de grandeza.
Também podemos observar na figura 5.5 que quando a massa aumcn

ta de uma ordem de grandeza, a poténcia e a frequéncia diminu-

em de uma ordem de grandeza. Assim para termos um espectro pro

porcional a v' devemos ter um espectro de massa do tipo

g(M) o M? (5.35)

Obviamente devemos impor limites para esse espectro. Carr em
seu artigo [17 ], refere-se a massa de 10'°g como uma das pos-
sibilidades para a massa inicial de uma distribuicio de massa
de buracos negros primordiais. Como uma massa dessa ordem da-
ria uma emissao de Hawking na regido dos raios gama, ela nos
parece conveniente como limite inferior. Para o limite superi-
or sera colocada inicialmente a massa de 102°g, que nos forne-
ceria uma emissao na regizo do radio. Assim os buracos negros
no nosso gas terao uma distribuicaoc de massa dada por

g(M) o M* para 10¥5g s M < 10%%¢g

Estamos aogra aptos a resolver numericamente a equacao (5.34).
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Como resultado obtivemos a curva da figura 5.6. Nela podemos
ver o espectro proporcional a v!' que se ajusta aproximadamen-
te ao espectro do 3C 273, A curva da figura 5.6 mostra a poten
cia por particula. Logo o nimero de particulas sera encontrada
de forma a ajustar-se com a poténcia do 3C 273. Da comparacao
das figuras 3.7 e 5.6 e levando em conta que a distancia do
3C 273 ¢ de 900 Mpc, chegamos a conclusio que o numero de par-
ticulas € da ordem de 10%%,

Sera conveniente fazermos uma andlise do
resultado que acabamos de obter. Como o espectro de massa dos
buracos negros varia com M? e o volume de um buraco negro va-

ria com M*, o volume total ocupado pelos buracos negros Sera

3

Volume = 10%x 3 wRg

"que para M = 10% g serd da ordem de 10°° cm3, Isto representa
um volume v~ 10° vezes maior que o volume calculado pelas vari-
acoes do espectro dos quasares. Obviamente mesmo que o -quasar
tivesse o volume de 10° cm®, o sistema nunca se comportaria co
mo um gas, pois as particulas estariam em contato entre si. Te
remos portanto que diminuir o nosso limite superior para o es-
pectro de massa dos buracos negros. Adotaremos 102 g para esse
limite, que dara uma emissao de Hawking na regiao de infraver-
melho longinquo. A curva originada por esse novo limite, esta
na figura 5.7. No ajuste da poténcia total, necessitaremos de
aproximadamente 10 particulas (buracos negros). Neste caso o
volume total ocupado pelos buracos negros sera

Volume = 10°%! x % TRG® ~ 10% cms

Como o volume estimado para os quasares como o 3C 273 & da or-
dem de 1pc®~ 10°°cm®, os buracos negros ocupam apenas 1072 do
volume estimado para o quasar. Portanto o sistema pode ser con
siderado como um gas rarefeito, como admitimos no inicio.
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CAPITULO - 6

CONCLUSAOD

0 modelo desenvolvido aqui, explica a ener
gia total observada nos quasares. Também conseguimos reproduzir
a forma geral do espectro eletromagnético continuo no caso do
quasar 3C 273. Na forma simplificada que utilizamos o modelo,
nao explicamos o excesso de radiacdo acima da lei de potencia.
Além disso para reproduzirmos a poténcia emitida em radiofre-
quéncias, o modelo do gas de buracos negros torna-se fisicamen-
te impossivel devido ao tamanho muito grande das particulas
(buracos negros). Contudo o modelo pode ser ampliade e utilizar
0 mecanisme tradicional para a radicemissio, ou seja, a radia-
cao de sincrotron. Esta hipGtese tem apoilo no fato de que da
regiao de radiofrequéncias para o infravermelho, o espectro do
3C 273 tem uma mudanga da lei de poténcia. Isto & o espectro
deixa de variar com v % e passa a variar com vl .

Obviamente os quasares ndo podem ser com-
postos unicamente de gas de buracos negros, pois nao teriamos
corn explicar as linhas de emissido e absorcido. Portanto o mode-
lo completo deve ser um gas de buracos negros no centro de um
disco galactico. Este disco seria o responsivel pelas linhas e
possivelmente até produzir uma componente térmica no espectro
continuo, como tradicionalmente & previsto pelos modelos clas-
sicos.
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CONSTANTES UTEIS

APENDICE - A

TABELA A.1

Constantes fundamentais

CONSTANTE STMBOLO VALOR NUMERICO (CGS)
constante
gravitacional G 6,673 x 107® cm®/g seg?
velocidade da
luz c 2,99792 x 10 cm/seg
constante de
Planck reduzida f = h/27 1,05459 x 10 gcm?/seg
carga fundamental e 4,80325 x 1079 (gecm?/seg?)¥?
massa de repouso
do eletron Me 9,1095¢6 x 107%g
massa de repouso o
do préton mp 1,67261 107%g
raio classico
|do elétron To = €2/mec? 2,81794 x 103cm
constante de
Boltzmann k 1,38066 x 107%erg/K
constante de
Stefan-Boltazmann o 5,67032 107° g/seg® K*
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TABELA A,2

Constantes de interesse astrofisico

CONSTANTES | SIMBOLO VALOR NUMERICO
massa do sol Mg 1,99 x 10% ¢
raio do sol " Re 6,96 x 101°cﬁ
1uminosidade do sol Lo 3,90 x 10% erg/seg
massa da Via-Lactea Mg S 3,58 x 10*g=1,8%x10%" Me
.diémetro da Via-lLactea Dg 30 a 50 Kpc.
constante de Hubble H v 55 Km/seg Mpc

‘densidade do sol Do 1,41 g/cm?®




TABELA A.3

Fatores de Conversao

1 eV

1 ano-1luz

1 parsec

1 parsec

1 ano

1,6022 x 107 ergs
0,94605 x 10 cm
3,0856 x 10'%cm

3,2016 anos-luz
3,1557 x 107seg

10%* erg cm? seg™ Hz?
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APENDICE - B

- UNIDADES DE PLANCK

O sistema de unidades de Planck, €  obti
do fazendo as constantes

C=c¢c=%h=%k =1 (B-1)
onde
G = constante da gravitacao universal
= velocidade da luz no vacuo
f = constante de Planck reduzida (h = h/2n)
k = constante de Boltzmann

Todas as grandezas podem ser expressas em
termos da massa, comprimento, tempo e temperatura de Planck. A
tabela B-1 mostra as unidades fundamentais e derivadas, bem co-
mo suas conversoes para o sistema CGS.

Suponha uma relagao expressa de forma 1i-
teral em unidades de Planck e desejamos converte-la recolocando
as constantes nos seus devidos lugares. Para isso devemos multi

plicar e/ou dividir pelas expressdes literais das grandezas fun

damentais que formam a relacao. Através desse procedimento a
relacao torna-se dimensionalmente acertada. Unm exemplo podera
esclarecer melhor esta questdo: Admita que desejamos obter a.
expressao original para o raio de Schwarschild, a partir de
sua expressac em unidades de Planck. Neste sistema o raio de

Schwarzschild €
r = 2M (B-2)
O termo da direita tem dimensdes de massa. Assim o primeiro pas

so sera dividir esse termo pela massa de Planck para torna-lo a
dimensional, resultando em

r = W (B-S)
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Conversdo: Unidades de Planck - CGS

TABELA B-1

EXPRESSAQ
GRANDEZA LITERAL VALOR NO CGS
Y 1/2
massa de Planck [ﬁg— 2,18 x 107 g
LN 1/2
comprimento de Planck [?EJ 1,62 x 103 cm
3 3/2
tempo de Planck FZ—G 5,39 x 107 seg
51 12
temperatura de Planck [ﬁg ] -115 1,42 x 1032 °k
5 V2
energia de Planck [ﬁg ] 1,96 x 10 erg -
~ . C5 59 €rg
potencia de Planck e 3,63 x 10 Sep
carga de Planck [hc] V2 5,62 x 107° esu
- hG 1066
area de Planck F 2,62 x 10°° cm2
- 7
aceleracao de Planck [ﬁﬁ-] 5,56 x 10°% cm/seg?
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A seguir multiplicaremos o segundo termo pclo comprimento de

Planck, pois r & um comprimento, obtendo

T s Fareryr (BG/c3) (B-4)
MG
=2 o7 (B-5)
A expressao acima esta pronta para ser utilizada em sistemas

comuns como o CGS por exemplo.
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APENDICE - C

SISTEMAS DE COORDENADAS

1- Coordenadas de Schwarzschild

No sistema de Schwarzschild, o elemento
de linha para um sistema esférico, tem a forma

ds2 = - e® dtz + e dr2 4 r2(do2 4+ sen28d¢2) (C-1)

com as fungoes ¢(t, r) e A(t, r) a serem determinadas pelo sis-

tema em questao. No caso estatico temos

9'.
1}

¢(r) (C-2)
A= A(T) (C-3)
Os nomes t, r, &, ¢ para as coordenadas

de Schwarzschild fornecem um dispositivo mnemdnico mostrando o
conteido geométrico das coordenadas. Assim r foi escolhido para
representar a coordenada radial, t a coordenada temporal e 0s
nomes 6, ¢ sao justificados pelo fato de que em cada superfi-
cie bidimensional de r e t constantes, a distincia entre dois
eventos proximos & dada por

ds:z

para
dR? = d6* + sen26d¢? (C-5)

Como as coordenadas padrao 6, ¢ em uma esfera de raio r.

No caso da regiao exterior a uma estrela
esférica, ou de um buraco negro Sem carga € momento angular,
a geometria do espaco-tempo pode ser representada por

M

ds? = - [ 1-2M ]dt= + o—ar
T

ToM7sy * T2(d8? + sen26dé?) (C-6)

I_-'z‘dgz (C—4)



-

onde {foi feito

% 4n(1-2M/1) c-7)

H

o(r)

A(r)

fl

. % gn(1-2M/1) (C-8)

2~ Coordenadas de Boyer-Lindquist

Este sistema de coordenadas € uma genera
lizagdo das de Schwarzschild, tendo t, r, 6, ¢ oS mesmos signi-
ficados. Contudc este sistema permite a descricio de sistemas
sem simctria esférica. Como exemplo a métriia para um buraco
negro de massa M, carga Q, momento angular L e que gira na dire
cao ¢, €

ds? = - (A/p?)[dt -a sen2@dél? + (sen26/p?) x
(C-9)
“[(r2 + a?) d¢ - adtl? + (p?2/A)drz + p?de?
onde
azp (C-10)
A= r2 - 2Mr + az + Q2 (C-11)
p? = r? + aicos?9 (C-12)
Como podemos observar os coeficinetes métricos neste sistema

sao independentes de t e ¢.

Para um buraco negro sem momento angular,
as coordenadas de Schwarzschild apresentam singularidades no ho
rizonte (rg = 2M). Por exemplo, uma particula necessita de um
tempo infinito (t - «) para cair através do horizonte (r -+ 2M).
No caso de um buraco negro com rotacdo, as coordenadas de Boyer

Lindquist também s3o singulares no horizonte

(r, =M+ /M - Q% - a? ). Assim quando uma particula cai em
direcao ao horizonte r - r, temos t +» » além de ¢ —+ =, Essas
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singularidades podem ser eliminadas nos sistemas de coordenadas

descritos a segulr.

3- Coordenadas de Kerr

Para removermos as singularidades apresen
tadas pelos sistemas anteriores, vamos trocar t pela coordenada

Ve ¢ pela coordenada angular 6, definidas de forma que

dV = dt + (rz+a2) (dr/4A) (C-13)

d¢

n

d¢ + a(dr/A) (C-14)

Com as coordenadas de Kerr, v, r, 9, ¢, a geometria do espago-

tempo nas proximidades de um buraco negro com massa M, carga

-

Q e momento angular L é
ds? = - [1-p=2 (2Mr-Q2)] dVz + 2drdV + p2de? +

+ 12 [(r2+a2)2 - Aa2senz8] sen=8d$2 - Zasenzedidr (C-15)
- Zap™? (2Mr-Q2) senZ6d¢dV

sendo a, ¢, A definidos pelas relacgcoes (C-10), (C-11) e (C-12).

Como podemos observar em coordenadas de

Kerr, os coeficientes métricos sdo independentes de V e ¢, sen-

do entao a geometria do espaco-tempo, estacionaria e axialmente

simetrica.
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APENDICE - D

MAGNITUDE E LUMINOSIDADE

A magnitude aparente m; de um corpo esta
relacionada com a magnitude m, de outro corpo, pela equacgao

m, - m; = - 2,50 log (%l] : (D-1)

2
10

onde f ¢ o fluxo de energia recebido no ponto de observacgao de-
vido ao respectivo corpo.

A magnitude absoluta M é definida pela e-
quagao

m-M=51log D -5 (D-2)

onde D € a distancia do objeto em parsecs. Note que a magnitude
absoluta coincide com a aparente a uma distancia de 10 parsecs.

Na pratica, a energia recebida de um obje-
to € medida sobre uma banda de comprimentos de onda finita. As-
sim as magnitudes sdo designadas por um sub-indice que indica
0 comprimento de onda central do filtro utilizado. Assim temos
0s seguintes exemplos: -

np cevenienaase (red) it i e eee.. 6800 N
m, csevecreeees (visual) ... ... iieu... 5550 A
Mg *+--eee--+-+ (photografic) ............... 4300 &
mp ererssaaasee (blue) ... ittt ee.. 4350 X
my seesancaeno. (ultraviolet) .........nv... 3500 A°

Para expressarmos magnitudes de objetos, ge
ralmente utilizamos o sol como referéncia. Assim foram adotados
0s seguintes valores
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=
&)
1
[
]
L
~1
~a

Vo
(D-3)

Vo

Vamos agora calcular a relacgdao entre a Iu
minosidade e magnitude absoluta. Da equacdo (D-1) tiramos que

%_l_ = 100,4(“12—“11)

2

(D-4)

Substituindo as magnitudes aparentes pelas absolutas com auxi-
lio da equagao (D-2), temos

0%+ (M,+ 5logy,y D, - 5 - M, - S5log, D,+ 5)

100 (M, ~M_) gzz (D-5)

1

0 fluxo de energia e a luminosidade estiao
relacionados por

L
f = I7D7 (D-6)

onde D novamente € a distancia entre o objeto emissor € o pon
to de observagao. Com a relacao (D-6) vamos expressar (D-5) em
termos de luminosidade

4mp,?
4an

K

2
100» (M,-M;) _g':z

(D-7)

Li o qpoe (M- M)
2
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Se o corpo 2 de referéncia for o sol, podemos usar as relacdes
(D-3), logo

1004 (MVG - M

L v)

—
]

0}

(D-8)

- M
- 100ﬁ(h?9 V)LG

Deve-se observar que essa luminosidade € devido a uma faixa de
comprimentos de onda centrado no amarelo (5550 A°).



APENDICE - E

LIMITE DE EDDINGTON

Em um processo de acréscimo de massa por
uma estrela ou qualquer outro objeto massivo, uma particula ga
nha energia cinetica ao perder potencial quando '"cai' em rela-
cdo a esse objeto. Através da acao de alguma forga viscosa es-
sa energia, ou parte dela, € transformada em energia radiante.
Assim particulas caindo em direcdo ao objeto central sofrem es
palhamento pela radiacao gerada dessa forma.

A forga média que as ondas eletromagnéti-

cas exercem sobre um eletron &

Frad = oV
onde
L e ( ao d h lassi lhamento de
O = 3 mgv secdao de choque classica para espa
Thomson)

U = densidade média de energia.

Tanto a forca de radiacao quanto a gravi-
tacional sao diferentes para elétrons e protons. Assim as car-
gas tenderao a se separarem, o que fara com que aparec¢a um cam
po elétrico induzido se opondo a separacao (veja figura E.1).

A forca total que age sobre o prodton (Pp)
e sobre o elétron (Fg) sao

Fe = %‘;‘HZQ - GTU - eE
GM
Fy = rmz - UPU + eE

onde 05 termos a direita representam respectivamente a forca
gravitacional, a forca de radiacao e a forca elétrica induzi-
da.
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- FIGURA - E.1  Estao representadas as forgas que atuam no siste

ma proton-elétron, nas proximidades de um objeto massivo que es
ta emitindo radiaciao eletromagnética.‘FG representa a forga
gravitacional, Fp a forgca da radiagdo e Fg a forga elétrica in-
duzida.
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A secdo de choque classica para o préton €

0O sistema elétron-proton chegara rapidamen
te a uma situagao de equilibrio de forma que a forca total que
atua sobre o proton & igual a que atua sobre o elétron. Impondo
a condi¢do de equilibrio Fe = Fp podemos calcular o campo elé-
trico induzido

GMm _ GMm m 2
€ = 670 - eE = —F - g [=81' T + Ee
rz T r2 T mp
GMm m m z
eEl = - _TZR 1 - £ - OTU 1 - Hg
Mp p
Me
Mas -— << 1, logo
Mp
GMm -
eE = - % [_I-ZR + UTU]

Substituindo esse resultado na expressao da forga total sobre o
proton

I
2
=

'
Q
._]
TE
™
&
=
+
Q
—3
|
S
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O sistema atingira a luminosidade maxima
quando Fg = Fp = 0, logo
1 | GMm
7 [ - o10nax| = O
ou
oo GMmE

A densidade de energia e a luminosidade es
tao relacionadas da seguinte forma

L = 47nr2cU

A luminosidade maxima sera entao

GMm 4 e GMm
Losx = 47mr2c E;?g = [ o7 ] M
ou .
4mcGm_Mg M
Logx © [h__3¥2_—] [ﬁg] erg/seg

Substituindo os valores das constantes
L~ =1,3 x 10%¢ M erg/se
max ’ Mo g &

em termos de luminosidade solar



UL

Lpgx = 353 % IU“L@(ﬁ%] erg/seg

Essa luminosidade maxima também & conheci-

da como limite de Eddington.
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FIGURA -~ 3.3 A galaxia NGC 4319 apresenta um desvio pa-

ra o vermalho que corresponde a distancia relativamente
pequena de apenas 100 milhdes de anos-luz. O quasar (indi
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FIGURA - 4.1 Modelo generalizado de um quasar. No cen-
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nuvens de elétrons de alta velocidade, que produzem a
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FIGURA - 5.4a Polinomio de grau 7 utilizado para inter

polar o espectro eletromagnético dc um buraco negro. Os
pontos assinalados com circulos representam os valores
retirados da curva original para fotons quc esta repre-
sentada na figura 5.1..... e e i saas e e e

FIGURA - 5.4b Representacdo do polinomio mostrado na

figura 5.4a com a diferenga de que a ordenada csta na
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FIGURA - E.1 Estao representadas as forcas que atuam no
sistema proton-elétron, nas proximidades de um objeto
massivo que esta emitindo radiacdo eletromagnética. Fg Te
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