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Resumo

NGC 1097 é uma galéxia espiral a uma distancia de 14.5 Mpc, com um nicleo LINER
(do inglés Low-Ionization Nuclear Emission Region) de baixa luminosidade, a partir do qual
foi descoberta em 1991 emissao larga de duplo pico nas linhas de Balmer do hidrogénio. O
perfil destas linhas mostrou-se, em trabalho anterior, ser bem reproduzido por um modelo
de disco de gas em rotacio (disco de acreciio), com velocidades de até 10000 km s~

Neste trabalho modelamos de forma autoconsistente o espectro continuo de ener-
gia do niucleo LINER obtido a partir de observacoes recentes com o Telescépio de Raios
X Chandra e com o Telescépio Espacial Hubble, bem como dados de arquivo na regiao
dos comprimentos de onda de radio e infravermelho. Além disso, utilizamos modelos de
fotoionizacao para modelar o fluxo das linhas de emissao largas com duplo pico.

O continuo é modelado como tendo origem num escoamento acretivo de plasma ao
redor do buraco negro central. A parte interna do escoamento mais préxima do buraco
negro (R < 225 Rg, onde Rg é o raio de Schwartzschild) é opticamente fina, dominada por
adveccao (chamada ADAF) e a parte externa (R > 225 Rg) consiste num disco de acregao
geometricamente fino, opticamente espesso. A parte interna do escoamento (ADAF) é re-
sponsavel por emissao que se estende da regiao espectral de radio até raios X do continuo ob-
servado, enquanto a parte externa (disco fino) é responsavel por uma fraca emissao continua
no éptico - ultravioleta.

Modelamos as intensidades das linhas de baixa ionizagao largas com duplo pico ob-
servadas com o telescépio Hubble como emissao da atmosfera do disco fino fotoionizada pelo
continuo ionizante emitido do ADAF, usando o programa Cloudy. Levando em conta que
usamos uma prescricao simples da iluminacao do disco, obtivemos uma boa concordancia
entre os resultados da simulacao e as observagoes das linhas.

E a primeira vez que é realizada uma modelagem autoconsistente como esta, no
sentido de que os parametros utilizados na modelagem do continuo e do fluxo das linhas de
emissao sao os mesmos derivados da modelagem dos perfis das linhas de emissao com duplo
pico em trabalhos anteriores.

Com a modelagem detalhada do continuo de NGC 1097 apresentada neste trabalho
somada & modelagem da variabilidade temporal do perfil da linha Ha realizada em trabalhos
anteriores, fortalecemos o cendrio ADAF + disco fino para o escoamento acretivo como
origem das propriedades caracteristicas dos AGNs emissores de linhas largas com duplo
pico. Além disso, este trabalho reforca a hipdtese de que as baixas luminosidades dos
LLAGNSs (Low-Luminosity Active Galactic Nuclei) sdo uma consequéncia da existéncia de
escoamentos de baixa eficiéncia radiativa nos seus nicleos.
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Abstract

NGC 1097 is a spiral galaxy at a distance of 14.5 Mpc which harbors a low-luminosity
LINER (Low-Ionization Nuclear Emission Region) nucleus. In 1991 this galaxy displayed
the abrupt appearance of broad double-peaked Balmer lines, and in subsequent work the
double-peaked Ha line profile was modelled as emission from a disk of rotating gas (accretion
disk), with velocities up to 10000 km s~!.

In this work we model in a self-consistent way the continuum energy spectrum of the
LINER nucleus of NGC 1097, obtained through recent observations with the X-ray telescope
Chandra and the Hubble Space Telescope, as well as data in the wavelength region of radio.
Furthermore, we used a photoionization code to model the flux of the broad double-peaked
emission lines.

The continuum is modelled as being originated in an accretion flow of plasma around
the central black hole. The inner part of the flow closer to the black hole (R < 225 Rg,
where Rg is the Schwartzschild radius) is optically thin, geometrically thick, advection-
dominated (named ADAF) and the outer portion consists of a geometrically thick, optically
thin accretion disk. The ADAF is responsible for continuum emission that extends from
radio to X-rays, while the thin disk is responsible for a weak continuum emission in the
optical to ultraviolet.

Using the code Cloudy, we modelled the intensities of the broad, double-peaked,
low-ionization emission lines observed with the Hubble telescope, as emission from the at-
mosphere of the thin disk photoionized by the ionizing continuum emitted by the ADAF.
Considering that we adopted a simplified prescription for the illumination of the accre-
tion disk, we obtained a good agreement between the results of the simulation and the
observations of the lines.

It is the first time that such self-consistent modelling is done, in the sense that
the parameters used in the modelling of the continuum and the flux of the double-peaked
emission lines are the same as those derived in the modelling of double-peaked emission-line
profiles in previous works.

With the detailed continuum modelling of NGC 1097 presented in this work added
to the modelling of the temporal variability of the Ha emission-line profile accomplished in
previous works, we strengthen the scenario in which an ADAF + thin disk is responsible
for the characteristic properties of active galactic nuclei (AGN) emitting “disklike” lines.
Furthermore, this work furthers the hypothesis that the low luminosities of low-luminosity
AGN are a consequence of the presence of radiatively inefficient accretion flows in their
nuclei.
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CAPITULO 1. INTRODUCAO 1

Capitulo 1

Introducao

Os nucleos ativos de galdxias (AGNs, de Active Galactic Nuclei) estao entre os
objetos astronomicos mais espetaculares que podemos observar. As luminosidades tipicas

042 048 1

emitidas por esses objetos situam-se entre ~ 1 e~ 1 erg s~ -+, o que significa que a

energia emitida por esses objetos pode chegar a ser ~ 10* vezes maior que a emissdo de

uma galdxia tipica, enquanto que o volume ocupado pelos AGNs é ~ 1030

vezes menor que
o volume da galdxia hospedeira, de forma que essa intensa emissao de energia provém de
volumes bastante reduzidos. O intervalo de frequéncias em que os AGNs irradiam abrange
desde o radio até raios gama, cobrindo mais de 20 ordens de magnitude na frequéncia, o que
faz com que a radiacao desses objetos seja detectavel com uma vasta gama de instrumentos
astrondémicos. A velocidade do material emissor, inferida a partir da largura das linhas de
emissao, pode facilmente superar 10* km s~!. Estes aspectos por si s6 oferecem um grande
desafio a compreensao da natureza fisica desses astros, requerendo uma interdisciplinaridade
entre varias areas de fronteira da fisica contemporanea.

Em 1908, durante o seu trabalho de doutorado, Edward Fath obteve a primeira
evidéncia de que as galdxias possuem niicleos compactos, através da observacao das intensas
linhas de emissao do nucleo da galdaxia ativa NGC 1068. Naquela época nao se tinha
nocao da diferenciacao entre galdxias normais e ativas. Passaram-se mais 30 anos até
que Carl Seyfert reconheceu em 1943 uma classe distinta de galdxias cujos ntcleos sao
extremamente brilhantes e compactos, cujo nome posteriormente foi cunhado de galaxias
Seyfert. Em meados da década de 60, com a compilagao do catdlogo de fontes em rédio
3C (3rd Cambridge), descobriu-se ainda uma outra classe de galdxias localizadas a grandes
distancias (z 2 1) com niicleos compactos ainda mais brilhantes que as galdxias Seyferts, os
quasares. A palavra quasar origina-se da sigla QSRS (Quasi-Stellar Radio Source), que era
a classificagao dada a esses objetos nos anos que seguiram a sua descoberta. Passou-se uma
década até que a comunidade astrondémica aceitasse a idéia de que os quasares e Seyferts

sao escalas diferentes do mesmo fendmeno astrofisico, formando uma sequéncia continua de
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luminosidades: os quasares representam o extremo superior de altas luminosidades nucleares
e as Seyferts representam o extremo inferior.

Blandford (2001) tragou uma analogia bastante interessante entre a compreensao
da estrutura dos dtomos e das galdxias ativas. Em 1909, Geiger & Marsden descobriram
sob a orientagdo de Rutherford que os atomos possuem nicleos carregados positivamente
que ocupam ~ 10715 do volume atémico. Em menos de duas décadas os fisicos descobri-
ram um conjunto elegante e preciso de leis fisicas que descrevem a estrutura dos atomos,
que evoluiram desde a teoria de Bohr até a eletrodinamica quantica. Um ano antes da
descoberta de Geiger & Marsden, Fath obteve as primeiras evidéncias da existéncia de
ntcleos compactos nas galdxias, que hoje sabemos ocupam ~ 1073° do volume galdctico.
Contrariamente ao desenrolar relativamente rapido da mecanica quantica, os astréonomos
demoraram mais de cinquenta anos desde a descoberta de Fath até elucidarem a natureza
fisica desses ntcleos compactos e associarem-nos com buracos negros e discos de acrecao, e
posteriormente outros trinta anos até reunirem evidéncias convincentes de que os buracos
negros estao presentes nos nucleos da maior parte das galaxias.

Os primeiros passos no caminho que leva & explicagdo da natureza fisica dos AGNs
foram dados em 1964 pelos astrofisicos Yakov Zeldovich e Edwin Salpeter (Salpeter, 1964),
que independentemente sugeriram que o acréscimo de gas a buracos negros supermassivos
poderia ser a principal fonte de energia dos entao recém-descobertos quasares. Nos anos que
seguiram a proposta de Zeldovich e Salpeter, intenso trabalho tedrico foi feito na tentativa de
formular um modelo fisico detalhado de como ocorreria a acregao de gas a objetos massivos,
culminando no trabalho cldssico de Shakura & Sunyaev (1973), no qual esses astrofisicos
russos propuseram que uma forma plausivel para o acréscimo de matéria é através de um
disco cujo material espirala em dire¢ao ao astro acretante e a energia gravitacional do gas
é convertida em radiacao com uma alta eficiéncia, implicando a emissao de quantidades
copiosas de energia. Desde entao, intenso trabalho tedérico tem sido feito para elucidar
a natureza fisica do escoamento acretivo a buracos negros, sendo que novas e intrigantes
prescricoes para o escoamento foram descobertas e estudadas, tais como os escoamentos
dominados por adveccdo ou conveccdo. Atualmente, diversas questoes fundamentais da
teoria dos escoamentos acretivos permanecem sem resposta (ver por exemplo Frank et al.,
2002, Abramowicz et al., 1999).

Diversos estudos tém demonstrado que a formacao dos discos de acrecao é uma
consequéncia natural da interacao de astros massivos e compactos com o ambiente da galaxia
hospedeira. O géds que compoe o disco pode ter sua origem tanto em material proveniente
de regides distantes do nucleo ativo, que perde momentum angular devido a diferentes
mecanismos até ser acretado ao objeto massivo, quanto em estrelas que se aproximam
do buraco negro a distancias menores que o limite de Roche, sofrendo rompimento pelas

intensas forcas de maré, sendo que os “escombros” da estrela rompida sao capturados pela
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gravitacao do buraco negro. Ao leitor interessado numa discussao bésica sobre a origem do
“combustivel” dos discos de acrecao, recomendamos a segao 7.6 de Frank et al. (2002) e a
secao 3.2 de Peterson (1997).

Para compreendermos como os escoamentos acretivos a buracos negros sao capazes
de explicar as gigantescas emissoes de energia dos AGNs que se originam de regices extrema-
mente compactas, € ilustrativo fazermos uma estimativa simples da eficiéncia radiativa da
acrecao de gas comparada com a correspondente eficiéncia da fusao nuclear do hidrogénio.

Na fusao nuclear do hidrogénio, que é a fonte de energia primordial das estrelas na
seqiiéncia principal, basicamente ocorre a transformagao de atomos de hidrogénio em atomos
de hélio, mediante a conversao de uma pequena fracdo da massa em energia, que é emitida
sob a forma de radiacdo v, de acordo com a reacio nuclear 4H — He* + e + 1, 4+, onde a
eficiéncia de conversao da matéria em radiagdo dessa reagdo é Muue ~ 0.007. Considerando
a luminosidade tipica emitida por uma estrela como sendo Lo = 3.8 x 1033 erg s, para

—1 seriam necessarias 1012

reproduzir a luminosidade tipica de um AGN de ~ 100 erg
estrelas concentradas dentro de um raio menor que 1 pc, como indicado pelas observagoes,
0 que é uma hipdtese improvavel. Comparativamente, se a explicacdo da emissdo intensa
dos AGNs fossem supernovas, cuja fonte de energia é a fusdo nuclear explosiva do car-
bono, gerando uma luminosidade tipica de 10'9Lg por evento, seria necessaria a ocorréncia
continua por longos periodos de tempo de cerca de 100 explosdes de supernova nos AGNs.
Na acregao de gas a objetos massivos, um aspecto crucial do escoamento é a rotacao diferen-
cial do fluido ao redor do objeto central, ou seja, dS2/dr # 0, onde Q2 é a velocidade angular.
Podemos entender a rotagao diferencial no caso de um disco como o movimento relativo
entre anéis adjacentes. Devido a viscosidade do gas surgem forcas de cisalhamento viscosas
entre anéis adjacentes que causam a conversao da energia potencial gravitacional do gas em
energia térmica (que em tltima instancia é irradiada pelo disco) e energia cinética, processo
chamado de dissipacao viscosa, e também fazem o gds perder gradativamente momentum
angular e deslocar-se como um todo para orbitas cada vez mais internas. Assim, podemos
entender os discos de acre¢do como mecanismos que “mergulham” a matéria cada vez mais
profundamente no potencial gravitacional do objeto central e extraem a energia gravita-
cional disponivel como radiacao, sendo que a eficiéncia dessa conversao é proporcional a
razao entre a massa e o raio do objeto central, sendo apreciavel para buracos negros su-
permassivos. Podemos obter uma estimativa simples da eficiéncia radiativa desses objetos,
considerando que a luminosidade emitida origina-se da energia potencial gravitacional U do

gas acretado: .
daU GMM
B R

onde M é a massa do objeto central, M é a taxa de acrecio de gis e R é o raio no qual

a maior parte da radiacao é emitida, que corresponde ao raio mais interno do disco de
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acrecao; quando o objeto central é um buraco negro nao-rotante, tal raio corresponde a
orbita estavel mais interna de uma particula, que situa-se a uma distancia de 3Rg, onde Rg
é o raio de Schwarzschild, definido como Rg = 2GM/c? (e.g., Frank et al., 2002, se¢io 7.7).

Se expressarmos o raio em termos de r tal que r = R/Rg, entao L torna-se

r 2
Locy ~ —— = Nacc M7,

onde 7,y = 1/2r. Dessa forma podemos interpretar que o processo de acregdo converte
massa em radiagdo com uma eficiéncia 7,.,. Fazendo r = 3, obtemos que 1y = 0.1, duas
ordens de magnitude maior que a eficiéncia da fusdo nuclear do hidrogénio (1nu. = 0.007).
Assim, para um buraco negro que acreta gas originar a luminosidade tipica de um AGN de

1 a taxa de acrecdo necessiria é de apenas M ~ 2 Mg ano~'. E importante

~ 10% erg s~
salientar que embora o valor de 7, deduzido acima seja uma estimativa cuja ordem de
magnitude é adequada para a eficiéncia de discos finos, o seu valor é bastante sensivel aos
detalhes do escoamento, podendo ser bem menor para diferentes prescri¢cées do escoamento,
como as que serdo abordadas no capitulo 3. A figura 1.1 mostra de maneira esquemaética
as transformagoes que a energia gravitacional disponivel no disco de acrecao sofre até ser

convertida em radiacao.

' Radiagao |
Energia
Térmica
Er!erg_la viscosidade Buraco
Gravitaciona Negro
Energia
Cinética

o >

N
(=
—

Figura 1.1: Diagrama que esquematiza as transformacoes sofridas pela energia gravitacional
de um disco de acregao. Dependendo do tipo de escoamento acretivo, grande parte da
energia gravitacional é irradiada.



CAPITULO 1. INTRODUCAO 5

A relevancia de NGC 1097 neste contexto consiste no fato que que ela foi o primeiro
AGN do tipo espectroscopico LINER (Low-Ionization Nuclear Emission-Line Region; Heck-
man, 1980) que apresentou evidéncias cineméticas da existéncia do disco de acregao, na
forma de linhas largas de emissao Ha e HG dotadas de duplo pico, com uma largura a meia
altura FWHM ~ 7500 km s~ !, onde FWHM ¢ uma abreviacdo para Full Width at Half
Mazimum. Tal descoberta foi feita por Storchi-Bergmann et al. (1993). O alargamento e a
presenca do duplo pico nas linhas de emissao é predito como tendo origem em discos Keple-
rianos com velocidades relativisticas; o alargamento da linha é causado pelo efeito Doppler
da luz devido ao movimento do gas no disco, enquanto a forma do perfil de emissao depende
dos detalhes da geometria do disco (Chen et al., 1989, Chen & Halpern, 1989). Observagoes
de NGC 1097 realizadas anteriormente a 1991 revelaram que o perfil com duplo pico nao
estava presente em tais espectros, de forma que a origem da emissao alargada nas linhas de
Balmer esta associada a algum fenémeno transiente que ocorreu no ntcleo. Provavelmente
tal evento transiente foi o rompimento de uma estrela pelas forcas de maré causadas pelo
buraco negro supermassivo que existe no centro desse AGN. Linhas largas de Balmer com
duplo pico foram observadas subsequentemente em outros AGNs de baixa luminosidade
(LLAGN, de low luminosity AGN) do tipo LINER, tais como NGC 4203 (Shields et al.,
2000), NGC 4450 (Ho et al., 2000), NGC 4579 (Barth et al., 2001), NGC 3065 (Eracleous
& Halpern, 2001) e M81 (Bower et al., 1996), das quais nas trés ultimas a ocorréncia da
linhas com duplo pico s@o eventos transientes, analogamente a NGC 1097. Estima-se que a
taxa de rompimentos de estrelas por forcas de maré em galdxias normais seja ~ 104 ano~!
(Magorrian & Tremaine, 1999), que é um resultado possivelmente vélido também para os
LINERs, que representam o extremo inferior de luminosidades dos AGNs e sdo o possivel
elo de ligacao com as galdxias inativas. Assim, é provavel que estejamos presenciando no
universo local a assinatura dos processos de formagao dos discos de acrecao em AGNs de
baixa luminosidade.

Através do monitoramento da variabilidade da linha Ha durante um periodo de
cerca de 10 anos, entre 1991 e 2002, acumulamos uma quantidade apreciavel de dados que
permitiu a aplicacao de diferentes modelos fenomenoldgicos de disco relativistico fino para
explicar o perfil da linha Ha. Pudemos compreender este conjunto de dados no contexto de
um modelo no qual o disco possui bragos espirais que precessionam ao redor do buraco negro,
que reproduziu satisfatoriamente a variabilidade do perfil de emissao; o disco estd inclinado
de 34° em relacao a linha de visada, e a maior parte da emissao de linhas do disco origina-
se numa regido circular situada entre 225 e 800Rg (Storchi-Bergmann et al., 1995, 1997,
2003). A massa inferida para o buraco negro central situa-se no intervalo (2 —9) x 10" M,
(Storchi-Bergmann et al., 2003). Tal modelagem detalhada da variabilidade das linhas

Balmer durante um intervalo de tempo tao longo foi inédita na literatura.
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Neste trabalho buscamos compreender a natureza do escoamento acretivo que origina
o continuo nuclear e as linhas de emissao largas com duplo pico na galaxia NGC 1097. Mod-
elamos o escoamento nas regides mais distantes do buraco negro (R 2 225Rgs), responsaveis
pela emissao das linhas largas, como um disco fino que é iluminado pelo continuo ionizante
(hv > 13.6 V) proveniente do plasma localizado mais préximo ao buraco negro, modelado
como um escoamento acretivo dominado por advecgao (ADAF, de Advection-Dominated
Accretion Flow). Modelamos de forma autoconsistente as condigbes de fotoionizagao do gas
que compodem o disco fino usando o programa Cloudy e dessa forma reproduzimos teorica-
mente as luminosidades das linhas de emissao com duplo pico observadas.

No capitulo 2, descrevemos o conjunto de dados provenientes de observacoes as-
trondmicas que utilizamos, e calculamos diversas quantidades de interesse fisico que podem
ser extraidas do continuo observado. No capitulo 3, descrevemos o modelo teérico adotado
para o escoamento acretivo que origina o continuo observado e justificamos o porqué da sua
escolha. Fazemos comparacoes entre o continuo predito teoricamente e as observagoes, ob-
tendo os valores dos parametros fisicos que caracterizam o modelo adotado. No capitulo 4,
expomos a modelagem da fotoionizagao da atmosfera do disco de acrecao pela radiacao ion-
izante proveniente do ADAF, realizada com o programa Cloudy, e comparamos as previsoes
tedricas das intensidades das linhas largas com as intensidades observadas. No capitulo
5, fazemos um sumaério dos principais resultados obtidos neste trabalho e citamos as per-
spectivas futuras. No apéndice A descrevemos os varios programas criados ao longo deste
trabalho.
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Capitulo 2

Dados

A galaxia NGC 1097 caracteriza-se como uma galdxia espiral do tipo morfolégico de
Hubble SBb (de Vaucouleurs et al., 1991, 3 v) e seu AGN classifica-se como LINER do tipo
2 (Phillips et al., 1984). Adotamos uma distancia de 14.5 Mpc (Storchi-Bergmann et al.,
1993). A magnitude absoluta total da galdxia na banda B corresponde a M By = —20.9 mag,
enquanto a magnitude absoluta do niicleo é M3" = —12.6 mag (as magnitudes aparentes
foram extraidas de de Vaucouleurs et al. 1991, 3 v).

Para compormos a distribuicao espectral de energia (SED, abreviacao para spectral
enerqy distribution) que forma o continuo emitido pelo nicleo, dispomos de observagoes
realizadas por colaboradores no éptico e ultravioleta (UV) préximo com o Telescépio Es-
pacial Hubble (HST, de Hubble Space Telescope) e em raios X com o Telescépio Espacial
Chandra. Os colaboradores responsaveis pelas observagoes sao: Michael Eracleous (HST),
Yuichi Terashima (Chandra) e Andrew Wilson (Chandra). Essas observacoes foram publi-
cadas preliminarmente em anais de conferéncia (Nemmen et al., 2004). Também coletamos
dados ja existentes da literatura em outras regides do espectro, tais como radio e infraver-
melho. A secdo 2.1 descreve as observacoes realizadas com o Telescépio Chandra. A secdo
2.2 descreve as observagoes realizadas com o HST (continuo e linhas de emissao largas com
duplo pico) e a corregao por extingao interestelar aplicada aos dados. A sec@o 2.3 descreve
os dados coletados na literatura no infravermelho e no rddio. A secao 2.4 mostra a SED
completa que resulta da compilacao dos dados, bem como derivacoes de varias quantidades
que caracterizam a SED, tais como a luminosidade bolométrica e os indices espectrais.
Na mesma se¢do apresentamos também uma comparagao desta SED com os continuos de

objetos semelhantes, j4 estudados na literatura.

2.1 Observagoes com o Telescopio Chandra

NGC 1097 foi observada com CCD ACIS-S3 em 28 de junho de 2001. A tabela

2.1 mostra o log das observacoes. A figura 2.1 mostra uma imagem da regido central da
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galdxia no intervalo 0.3 — 8 keV, revelando a morfologia da emissao estendida. Podemos ver
claramente na imagem o nticleo (mancha negra no centro) e a o anel de formacao estelar
localizado a 9” do nicleo (regiao acinzentada ao redor do nicleo). Uma fonte compacta
ultraluminosa de raios X (ULX, de ultraluminous compact X-ray source) é observada a 27.6"
NNE do nicleo.

ID Exposicao (s) Modo do CCD Contagens®  Contagens
da Observacao do Nicleo  por Segundo
1611 5343 Full array 755 0.14
2339 5442 1/8 sub-array 1690 0.31

¢ Contagens obtidas na regido nuclear (r = 2.6 arcsec). O nimero de contagens na primeira observacao é
pequeno devido a ocorréncia de um significativo pile up.

Tabela 2.1: Log de observagoes do Chandra.

ULX

Figura 2.1: Imagem do niicleo de NGC 1097 observada com o Telescépio Chandra na banda
0.3 = 8 keV. O tamanho angular da regiao mostrada corresponde a 126" x 126" (256 pixels
x 256 pixels). A fonte localizada a 27.6” NNE do ntcleo é uma ULX.

Nas quatro segoes que seguem descrevemos separadamente o espectro em raios X
obtido de cada parte da regidao observada (nicleo, regiao de formagao estelar e ULX) e
comparamos a observagao do nicleo com outras previamente realizadas com o satélite ASCA

(Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics).
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2.1.1 Ntcleo

O espectro em raios X do nucleo foi extraido de uma regiao circular com raio de 2.6”.
Os efeitos de pile up sdo muito grandes na primeira observagao para permitirem uma medida
confiavel da forma espectral e do fluxo. A segunda observagao também é afetada por pile
up, porém o efeito é relativamente pequeno. Este efeito foi corrigido através da aplicacao de
um modelo pile up implementado no pacote XSPEC*. O efeito pile up num CCD (Charge-
Coupled Device) é o fendmeno associado as resolugoes temporal e espacial finitas do CCD,
definido como a coincidéncia de dois ou mais fétons por elemento de resolucao temporal do
CCD dentro de uma célula detectora. O detector ndao consegue resolver temporalmente dois
ou mais fotons que interagem numa célula detectora se eles ocorrem durante um periodo de
integragao. Na presenca de pile up a taxa de deteccao de eventos é mais baixa e o espectro
observado é deslocado para energias mais altas (Davis, 2001).

Ajustes ao espectro em raios X foram obtidos usando uma lei de poténcia modificada
por absorcao fotoelétrica ao longo da linha de visada na forma Fr o< E~', onde Fg é o
fluxo especifico e I" é o indice de fétons. A figura 2.2 mostra o espectro do niucleo e o melhor
ajuste obtido. A forma convexa do espectro reflete a eficiéncia do detetor e drea efetiva do

‘s ~ N = _ +0.125
espelho do telescépio. Os parametros correspondentes a fonte nuclear sao I' = 1.6447 67

com a normalizacao! de 3.8796f8:3§2; x 10~* fotons keV~™! em™2 57! em 1 keV (j& corrigida
por absorgao de fétons pelo hidrogénio presente na linha de visada), e a densidade de coluna
de hidrogénio inferida é Ny = 2.3f%§ x102%ecm =2 (Ax? = 2.7, onde x é a funcdo mérito, ver
Press et al. 1992). O valor do indice de fétons é consistente com os valores tipicos observados
em LLAGN (I = 1.6 — 2.0; ver, e.g., Terashima et al., 2002, Terashima & Wilson, 2003).
O fluxo observado na banda 2 — 10 keV é 1.72 x 107!2 erg s"'em™2, enquanto o fluxo

1

corrigido por absorcio é sé ligeiramente maior, 1.73 x 10712 erg s 'em™2. A luminosidade

0%0 erg s71.

correspondente é 4.4 x 1

As observagoes em raios X podem ser representadas através de uma lei de poténcia
na forma F, o< v, onde ay é o indice espectral, que pode ser obtido do indice de fotons
I' através da relacao ay, = I' — 1, donde obtemos o valor ay = 0.644 para o indice espectral
que descreve as observacoes do nicleo. Em comparacao, o valor tipico de ay para LLAGNs

situa-se no intervalo 0.6 — 1 (e.g., Ho, 1999, Terashima & Wilson, 2003).

2.1.2 Regiao de formacgao estelar

A figura 2.3 mostra o espectro da regiao de formacao estelar ao redor do ntcleo.
Como a emissao é difusa, os efeitos de pile up sao despreziveis para ambas as observagoes.

Foram realizados ajustes espectrais ao espectro combinado das duas observagoes. Aplicou-se

*XSPEC é um pacote de programas para o ajuste espectral de observagoes feitas no raio X. Para maiores
informagoes, ver pagina http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xanadu/xspec/
TA normalizaco representa o valor de Fg/E para E =1 keV.
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Figura 2.2: Espectro em raios X do nicleo de NGC 1097 observado com o Telescépio Chan-
dra. O painel superior contém os dados e o modelo que melhor os ajustou, o painel inferior
mostra os residuos do ajuste.

o modelo de plasma MEKAL (Terashima et al., 2002) ao espectro, mas o ajuste resultante
nao foi aceitavel, com diferencas residuais significativas para E > 2 keV. Para este ajuste,
obtivemos Ny = 1.2 x 10?! cm™2, kT = 0.63 keV e uma abundancia correspondente a 0.099
da abundéncia solar, com Ay? = 114.0, 62 dof*.

Apés o primeiro ajuste ter sido realizado sem sucesso, adicionou-se uma componente
dura ao modelo de plasma MEKAL, representada por uma componente Bremsstrahlung
térmica com kT = 7 keV. Este modelo tem sido aplicado com sucesso para explicar a
emissdao proveniente de bindrias em raios X com baixa massa (Makishima et al., 1989)
e resulta num melhor ajuste ao espectro, como é ilustrado na figura 2.3. Os parametros
resultantes sio Ny = 7.7750 x 10®cm =2, kT = 0.611)0 keV, uma abundancia de 0.18 700
da abundancia solar, com Ax? = 63.4, 61 dof. A componente MEKAL contribui com um

fluxo observado na banda 0.5 — 4 keV de 3.8 x 10~ Berg s~ lem ™2, enquanto o fluxo corrigido

tdof sdo os graus de liberdade do ajuste (degrees of freedom), Press et al. (1992).
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Figura 2.3: Espectro em raios X da regiao de formacao estelar préxima ao ntcleo de
NGC 1097, observado com o Telescopio Chandra. A curva pontilhada-tracejada inferior
representa a componente Bremsstrahlung térmica, a curva tracejada superior representa a
componente plasma MEKAL e a linha continua é a soma das duas componentes. O painel
inferior mostra os residuos do ajuste do modelo composto.

0~ '3 erg s~'em™2. A luminosidade correspondente ao fluxo corrigido

por absorgao é 5.04 x 1
6 1.27 x 10 erg s7!. A componente Bremsstrahlung contribui com um fluxo observado na
banda 2 — 10 keV de 1.5 x 10713 erg s"tem™2, enquanto o fluxo corrigido por absorcio é

1.51 x 10713 erg s 'em™2. A luminosidade correspondente é 3.81 x 103 erg s~

2.1.3 Fonte compacta ultraluminosa em raios X

A figura 2.4 mostra o espectro da ULX. Os ajustes espectrais foram realizados ao
espectro combinado das duas observacoes da ULX usando os mesmos métodos utilizados
nos ajustes do nucleo e da regiao de formacao estelar. Um modelo de lei de poténcia resulta

num melhor ajuste que um modelo de corpo negro multicor (MCD, de Multicolor Blackbody

Disk). Os parametros resultantes para a lei de poténcia sao Ny = (0 — 8.5) x 1022 cm~2 e

= 1.6+8:§g, com uma estatistica C de 29.1 dof. O fluxo observado na banda 2 — 10 keV é

039 1

1.25 x 10713 erg s 'em ™2 e a luminosidade correspondente é 3.15 x 103 erg s—1.
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Figura 2.4: Espectro da fonte compacta ultraluminosa em raio X de NGC 1097 observada
com o Telescépio Chandra. A linha sélida representa a lei de poténcia ajustada aos dados.

2.1.4 Comparagoes com observagoes realizadas com o satélite ASCA

Observagoes do nicleo da NGC 1097 foram realizadas anteriormente com o satélite
ASCA (Iyomoto et al., 1996, Terashima et al., 2002), de forma que é importante comparar
os resultados anteriores com as novas observagoes realizadas com o telescépio Chandra. A
componente dura detectada na observacao do ASCA é dominada pelo nicleo, da mesma
forma que a imagem na banda 2 — 8 keV feita pelo telescépio Chandra. O ntimero de fétons
duros na imagem do Chandra provenientes de fontes extranucleares e da regiao de formagao
estelar corresponde a cerca de 10% da emissao do ntcleo.

O fluxo na banda dura obtido com ASCA corrigido por absorcao corresponde a
2.07 x 1072 ergs™! cm™2 no intervalo 2 — 10 keV ou 1.71 x 107'2 ergs~! em ™2 no intervalo
2 — 8 keV; ambos valores do fluxo sdo consistentes com o fluxo observado com o Chandra,
dada a incerteza de 10% da calibracao do ASCA e a pequena contribuigao da emissao dura

das fontes extranucleares.

2.2 Observacoes com o Telescéopio Hubble

O nucleo da NGC 1097 foi observado com o Espectrégrafo de Imageamento do

Telescépio Espacial STIS (Space Telescope Imaging Spectrograph) em fevereiro de 2001, no
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intervalo de comprimentos de onda 1000 A — 1 pm, usando uma fenda longa de dimensées
0.2” x 52, A escala angular do chip é 0”.05 pixel '. O log das observacoes é apresentado
na tabela 2.2.

Data Rede  Tempo de exposigao (s)
Feb. 72001 G140L 8302
G230L 8302
Feb. 11 2001 G430L 1008
G750L 936

Tabela 2.2: Log das observagoes do nticleo com o STIS do HST

O espectro nuclear foi extraido usando uma janela de 0.2” x 0.6” do STIS, corre-
spondente a 12 pixels. A reducao dos dados incluiu os procedimentos padroes: subtragao da
corrente escura, flat-fielding, remocao dos pixels “quentes” e raios cdsmicos, correcao para
distorcao geométrica e calibracao em fluxo e em comprimento de onda.

A figura 2.5 mostra o espectro resultante, onde podemos notar as linhas de emissao
largas com duplo pico Ha A6563 A, H3 \4861 A, Mg II A\2800 A e Na I A5892 A. Pode
ser observada uma contribuicao apreciavel do continuo na porgao azul e UV do espectro,
que nao foi detectada em observagoes anteriores com telescopios terrestres (e.g., Storchi-
Bergmann et al., 2003). A figura 2.6 mostra os perfis observados das linhas largas com duplo
pico sobrepostos ao perfil teérico que melhor ajusta as linhas de Balmer, gerado com um
modelo de disco de acregao (Storchi-Bergmann et al., 2003). C IV A1550 A possui largura
semelhante a largura das linhas de Balmer, porém a razao sinal-ruido nao permite verificar
se possui duplo pico. La A1216 A também é larga, porém a largura dessa linha é menor
que a largura das linhas de Balmer e aparentemente La nao possui duplo pico, o que foi
igualmente constatado nas observagoes do caso prototipico de AGN emissor de linhas com
duplo pico Arp 102B (Halpern et al., 1996).

A tabela 2.3 mostra as medidas dos fluxos e luminosidades integrados das linhas
de emissao com duplo pico, bem como a razao desses valores em relagao aos da linha HG.

Todos valores foram corrigidos por extingao conforme descricao na secao 2.2.1.

2.2.1 Extingao causada por poeira interestelar

No espaco interestelar, além de gis existem também graos de poeira, cujo efeito
sobre a radiacdo nao pode ser desprezado. A poeira produz extincdo e avermelhamento
da radiacao, devido ao espalhamento e absorcao da luz pelos graos de poeira. Na pratica,
a extingao causada por poeira presente entre o astro e o observador atenua a radiacao de
acordo com a equagao

T

I\ = Ioe ™,
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Figura 2.5: Espectro do ntcleo de NGC 1097 observado com o Telescépio Hubble, onde as
linhas de emissao com duplo pico estao identificadas.

Fluxo Luminosidade
Linha Integrado Integrada Razao
(erg cm™2 s71) (erg s71)
H3 \4861 2.95 x 10~ 1.14 x 10% 1

Ha 6563 1.19 x 10713 4.60 x 10% 4.05
La A1216 4.61 x 10715 1.16 x 1038 0.16
CIV A1550  1.78 x 10714 4.47 x 1038 0.6
Mg II A2800  8.14 x 10~ 2.04 x 10% 2.76
Na I \5892 1.57 x 10714 3.98 x 1038 0.53

Tabela 2.3: Linhas de emissao largas com duplo pico observadas com o HST. A quarta
coluna lista os valores das razoes dos fluxos em relagao ao fluxo da linha HG.

onde I é a intensidade que seria observada na auséncia de extingao interestelar ao longo
da linha de visada, I é a intensidade efetivamente observada e 7 é a profundidade 6ptica
no comprimento de onda A observado devido a poeira. Os efeitos da extincao interestelar
sa0 mais proeminentes na regiao do espectro desde o éptico até o ultravioleta (OUV), pois
os comprimentos de onda tipicos neste intervalo sao da mesma ordem de grandeza dos
tamanhos tipicos dos graos de poeira. Assim, para obter o continuo nuclear intrinseco na
regiao do OUV do espectro, devemos corrigir a emissao pelos efeitos de extingao causada

pela poeira interestelar que existe na nossa galaxia e na galaxia hospedeira do AGN.
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Figura 2.6: Perfis observados das linhas largas com duplo pico, sobrepostos ao perfil tedrico
que melhor ajusta as linhas de Balmer gerado com um modelo de disco de disco de acrecao.
Figura obtida de Eracleous et al. (2004).

A forma da fungao 7, = 7(\) depende da composi¢ao quimica detalhada da poeira,
sendo que existem diferentes leis ou curvas de extingao na literatura que podem ser usadas
para efetuar a correcdo por extingao. Dentre essas leis, podemos citar a lei Galactica
(Seaton, 1979, Cardelli et al., 1989), inferida a partir de observagoes de estrelas da Via-
Léctea; as leis da Pequena (Bouchet et al., 1985) e da Grande (Koornneef & Code, 1981)
Nuvem de Magalhaes (respectivamente SMC e LMC, de Small Magellanic Cloud e Large
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Magellanic Cloud) e a lei para galdxias starburst (Calzetti et al., 1994). Mais recentemente
derivou-se ainda outra lei, que descreve o comportamento da poeira nas galaxias hospedeiras
de AGNs radio-loud e radio-quiet (Gaskell et al., 2004).

A extingao devido a Via-Léctea que afeta o espectro observado pelo HST foi medida
por Schlegel et al. (1998) como sendo E(B — V) = 0.027 mag. Por outro lado, podemos
utilizar a relacao

Nu

E(B=V)= 55 102 em—2 ™8

para deduzir o valor de E(B — V) a partir do valor da coluna de hidrogénio neutro (Bohlin

et al., 1978), assumindo que a razao gas-poeira e as propriedades dos graos no AGN sao as

mesmas que na nossa Galaxia. Usando o valor Ng = 2.3 x 10?° cm ™2

, medido a partir dos
ajustes espectrais as observagoes do Telescépio Chandra (se¢ao 2.1.1), obtemos E(B—V) =
0.04 mag, que é um valor bastante similar ao valor Galactico, implicando uma baixa extingao
intrinseca causada pela galdxia hospedeira. Este valor de F(B — V') implica Ay = 0.124 se
assumirmos o valor Galdctico Ry = 3.1 e usarmos a relagao Ry = Ay /E(B—V). Adotando
Ay = 0.124 e usando tanto a lei Galactica, como a lei da SMC na parametrizacdo de Pei
(1992) ou a lei de extingao para galdxias starburst na parametrizagdo dada por Calzetti
(1997), obtemos correcoes infimas ao espectro. Adotamos para correcdo do continuo no
OUV a lei Galactica e o valor Ay = 0.124. O continuo corrigido desta forma é mostrado
como a curva inferior da figura 2.7.

Na tabela 2.3 vemos que a razao Ha/HSB é 4.05. Osterbrock (1989) mostra que
esta razao deve ser ~ 3.1 para nuvens de gés fotoionizado por um nicleo ativo com baixas
densidades. Assumindo que esta razao valha também para a regido emissora dos perfis de
duplo pico, estudamos a hipdtese de que o valor mais alto observado de 4.05 seja devido a
avermelhamento. Adotando a lei de extingao Galactica e o valor intrinseco Ha/H [ = 3.1,
obtemos para a extingdo interna E(B—V') = 0.237 mag e Ay = 0.735, assumindo Ry = 3.1.
Este valor de Ay é significativamente maior que o inferido a partir da coluna de absorcao
em raios X, e quando corrigimos o espectro por extingao com este valor a forma do continuo
é modificada apreciavelmente. A figura 2.7 ilustra este efeito para as diferentes curvas de
extingdo mencionadas acima. Percebemos que a lei Galactica resulta na corre¢do mais aguda
ao espectro no OUV. Para remover o ruido do continuo e permitir uma melhor distincao
dos diferentes espectros corrigidos por avermelhamento, aplicamos um filtro “suavizante”
usando transformada répida de Fourier (FFT, de Fast Fourier Transform), com uma janela
de amostragem que se estende 130 pontos para cada lado, num total de 261 pontos (e.g.,
capitulo 13 de Press et al., 1992). A partir deste ponto, quando graficarmos a distribui¢ao
espectral de energia usaremos os dados no OUV filtrados.

Uma maneira de quantificarmos o efeito sobre o espectro dos diferentes valores cal-
culados para Ay e das diferentes curvas de extingao é ajustando leis de poténcia ao espectro

no OUV e deduzindo os correspondentes valores do indice espectral aqy,, que sao bastante
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Figura 2.7: Sequéncia de espectros do nicleo de NGC 1097 observados com o telescopio
Hubble, corrigidos por extingao interestelar e filtrados. Comecando da porcao inferior do
grafico: espectro corrigido usando Ay = 0.124 mag com a lei Galactica (Cardelli et al.,
1989), espectro corrigido usando Ay = 0.735 com a leis SMC (Pei, 1992), starburst (Calzetti,
1997) e Galdctica respectivamente.

sensiveis as corregoes por extingao adotadas, onde F;, o< v~ “u, Quanto maior o valor de
Qou, menos intensa é a SED no OUV. Obtemos o valor de a,, usando o algoritmo de ajuste
de minimos quadraticos nao-linear de Marquardt-Levenberg aplicado aos dados no OUV.
Usando Ay = 0.124 e quaisquer das curvas de extingdo mencionadas anteriormente, obte-
mos g, = 1.868; usando Ay = 0.735 e as leis Galactica, da SMC e starburst obtemos
para a,, respectivamente os valores 1.034, 1.197 e 1.421. Percebemos que o efeito das cur-
vas de extincao é diminuir progressivamente o valor de a,,, aumentando a contribuicao do
continuo no UV, como é de se esperar.

Sabemos que as SEDs dos LLAGNs sao caracterizadas pelos valores tipicos ag, =
1.5—2.0 (Ho, 1999), e portanto o valor deduzido para NGC 1097 usando o limite inferior de
Ay = 0.124 estd contido neste intervalo. Quando corrigimos a SED usando o limite superior
Ay = 0.735 inferido a partir do decremento Balmer, a,, tende a adquirir os valores tipicos
das SEDs de AGNs luminosos, caracterizadas por ao, =~ 0.5 — 1.0 (Elvis et al., 1994). A
questao que surge é: serd que a baixa luminosidade na banda UV dos LLAGNS é intrinseca
a esses objetos, ou é uma consequéncia observacional causada por efeitos de extingao pro-
nunciada? Se a resposta a segunda questao fosse afirmativa, a consequéncia légica é que a

natureza da fonte nuclear que gera o continuo nuclear no OUV dos AGNs nas duas classes de
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luminosidade é a mesma; o que os tornaria observacionalmente diferentes seria a ocorréncia
sistematica de maiores niveis de extingdo nos LLAGNSs ou a existéncia de curvas de extingao
diferentes nestes quando comparadas com as curvas dos AGNs de alta luminosidade. Como
demonstrado por Ho (1999), os dados observacionais nao apéiam as explicagdes acima:
quando se usa o decremento Balmer para medir a extin¢ao interna de LLAGNSs, os valores
que sao obtidos nao sao sistematicamente maiores que os valores medidos para quasares
mais luminosos; a segunda explicagao, que hipotetiza a existéncia de alguma lei de extingao
desconhecida com um efeito no UV mais intenso que as leis atualmente conhecidas também
nao é viavel, ja que além de ser dificil de ser testada experimentalmente, trabalhos recentes
mostram que as curvas de extin¢do dos AGNs sao semelhantes as ja conhecidas (Gaskell
et al., 2004, Hopkins et al., 2004). Além disso, temos evidéncias bastante convincentes de
que a estrutura dos discos de acre¢ao nos LLAGNs e nos quasares de maior luminosidade
¢é intrinsicamente diferente. Na literatura existem modelos tedricos diferentes para as duas
classes de luminosidade, capazes de reproduzir satisfatoriamente as distribuictes espectrais
de energia. Nos quasares o escoamento acretivo que origina o continuo nuclear ocorreria
mediante um disco fino com grande eficiéncia radiativa que se estende até as tltimas orbitas
estdveis ao redor do buraco negro, enquanto que nos LLAGNSs o escoamento possuiria baixa
eficiéncia radiativa e proximo ao buraco negro o fluido deixaria de ser geometricamente fino.
Esses modelos teodricos serao discutidos com mais detalhes nos capitulos 3 e 4.

Assim, dadas as incertezas presentes na extingao interna que afeta os AGNs, optamos
pelo limite inferior para o avermelhamento interno inferido a partir da coluna de absorcao
de hidrogénio (Ay = 0.124, secdo 2.1.1), j& que este implica uma alteragdo minima no
continuo observado. Nas secoes e capitulos que seguem, adotaremos como espectro no OUV

os dados corrigidos usando este valor de Ay e a lei Galactica.

2.3 Observagoes no infravermelho e no radio

Os dados no infravermelho (IR) e no rédio foram coletados da literatura fazendo
extenso uso do banco de dados NED¥ (NASA Extragalactic Database) e estdo listados na
tabela 2.4. NGC1097 tem a ~ 9” de distancia do nucleo um anel de formagao estelar
luminoso (ver segao 2.1.2 e também Storchi-Bergmann et al., 1996). A maior parte dos
dados disponiveis na literatura foram obtidos com aberturas que incluem este anel ao redor
do nucleo, de forma que estes devem ser considerados apenas como limites superiores a
emissao nuclear.

Nao incluimos na SED as observagoes feitas com o satélite IRAS dadas as grandes
dimensodes da sua abertura (2 1'), que incluem uma contribuicao aprecidvel da galdxia

hospedeira, embora tenhamos incluido os dados correspondentes a titulo de ilustragao na

$http://nedwww.ipac.caltech.edu/
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tabela 2.4. Decidimos incluir na SED apenas as observagoes feitas com aberturas menores

que 10”.

v (Hz) S, (Jy) Incerteza (Jy) wvL, (ergs—!) Abertura (") Referéncia

4.08 x 108 0.86 0.04 1.67 x 1037 3 1
8.43 x 108  0.3115 0.0096 1.25 x 1037 45 x 45 2
84x10° 0.0031  4.51 x 10~* 1.24 x 1036 0.25 3
2.5 x 1013 1.985 0.0794 2.36 x 10*2 2 4
1.5 x 1013 0.240 0.073 8.89 x 104 5 5
2.94 x 1013 0.065 0.009 4.67 x 104! 5 5
8.7 x 10 0.0397 - 8.89 x 10*! 6 6
1.36 x 104 0.203 0.0136 6.94 x 10*2 15 7
1.37 x 10'*  0.0679 - 1.32 x 1042 6 6
1.82 x 104 0.254 3.53 x 1073 1.15 x 10*3 14 8
1.84 x 10'*  0.0877 — 4.01 x 102 6 6
1.9 x 10" 0.265 0.0176 2.40 x 10*2 15 7
2.4 x 10" 0.195 2.71 x 1073 1.15 x 1043 14 8
2.46 x 10'*  0.0629 - 3.83 x 10%2 6 6
2.5 x 101 0.200 0.0133 2.39 x 10%2 15 7

Referéncias: (1) Large et al. 1981 (2) Mauch et al. 2003 (3) Thean et al. 2000 (4) IRAS 1990 (5) Telesco &
Gatley 1981 (6) Glass & Moorwood 1985 (7) Spinoglio et al. 1995 (8) 2MASS 2003

Tabela 2.4: Observagoes no radio e no infravermelho do ntcleo de NGC 1097.

2.4 A Distribuicao Espectral de Energia

Mostramos na figura 2.8 a distribuicao espectral de energia completa reunindo as
observacoes com os telescépios Chandra e HST, bem como os dados coletados no radio e no
IR observados com aberturas menores que 10”. Os pontos abertos com flechas correspondem
a observacoes no radio e no infravermelho que incluem contaminagao apreciavel da galaxia
hospedeira devido as grandes aberturas dos instrumentos utilizados nestas observagoes,
e sao considerados como limites superiores a emissao do nucleo. Em particular, como as
observacoes no IR sao limites superiores, constatamos que ocorre uma descontinuidade entre
as observacoes no IR e no 6ptico, sendo que os dados no 6ptico possuem melhor qualidade.
O ponto preenchido corresponde & observacao em radio feita com uma abertura pequena
(0.257).

A “gravata” na porgao direita da figura 2.8 corresponde as observagoes em raios X.
As trés retas que compde a “gravata’ s@o as leis de poténcia na forma F}, oc v~ descritas
na secao 2.1.1, onde ay = 0.644f8:(1)(2557’. A reta intermedidria é a lei de poténcia melhor

ajustada aos dados em raios X, com oy = 0.644.
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Para estimarmos as varias quantidades que caracterizam a SED, devemos levar em
conta regioes do espectro para as quais nao hé dados disponiveis. Superamos este obstaculo
usando uma forma interpolada do continuo, com 5 leis de poténcia na forma F, o« v=¢,
uma para cada intervalo de frequéncia importante. Os intervalos de frequéncia nos quais
dividimos a interpolacio sao descritos a seguir: rddio — infravermelho (1 GHz — 10260 A);
o intervalo 6ptico — ultravioleta coberto pelas observacoes do HST é descrito por duas leis
de poténcia, uma cobrindo o intervalo éptico — ultravioleta préximo (10260 — 2383 A) e
a outra cobrindo o intervalo no UV mais distante (2383 — 1120 A); a “brecha” entre as
observacoes do HST e as do telescopio Chandra no intervalo ultravioleta distante — raios X
moles (1120 A~ 0.5 keV); o intervalo entre as observagdes do Chandra e 100 keV (0.5 keV
— 100 keV). Apés 100 keV a SED é descrita por uma funcao de corte exponencial na forma
F, « e "/ onde v, = 100 keV corresponde & frequéncia de corte. Mostramos na tabela
2.5 os parametros que definem as leis de poténcia na forma log(vL,) = alog(v) + b, donde

podemos obter o valor de « através da relagao o =1 — a.
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Figura 2.8: Distribuicao espectral de energia do niicleo da NGC 1097. O tnico ponto na
regiao radio — IR observado com uma abertura com tamanho comparével ao das observacoes
no éptico e raios X é o circulo preenchido, dominado pelo continuo nuclear. Os circulos
abertos correspondem a luminosidades no IR e radio observadas com aberturas maiores,
incluindo contaminacao significativa da galaxia hospedeira. Mostramos no OUV o espectro
do HST corrigido por extingao.

A lei de poténcia no intervalo radio — infravermelho foi obtida conectando o ponto

radio observado em 8.4 GHz e o valor da luminosidade no 6ptico observada em ~ 1lum.
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Intervalo espectral a b «

1 GHz - 10260 A 0.901 27.89 0.099
10260 — 2383 A 0.0881 39.694 0.912
2383 — 1120 A —2.286 75.71 3.286
1120 A- 0.5 keV  —0.233  44.05 1.233

0.5 keV — 100 keV ~ 0.356  34.006 0.644

Tabela 2.5: Interpolagoes da SED na forma log(vL,) = alog(v) + b, onde « =1 —a (v em
Hz e L, em erg s™1).

Decidimos desprezar as observacoes que correspondem aos limites superiores indicados na
figura 2.8. Os parametros que descrevem a lei de poténcia dupla no OUV foram obtidos
mediante o uso do algoritmo de ajuste de minimos quadraticos nao-linear de Marquardt-
Levenberg, aplicado as observagoes do HST corrigidas por extingdo conforme descrigao na
secao 2.2.1. O valor de oy foi deduzido na secao 2.1.1. A figura 2.9 mostra o continuo

interpolado, sobreposto ao continuo observado.
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Figura 2.9: Interpolagoes da SED.
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2.4.1 Propriedades da distribuicao espectral de energia

Usamos as leis de poténcia interpoladas obtidas anteriormente para calcular diversas
propriedades da SED: a intensidade relativa da emissao radio (radio loudness), a luminosi-
dade bolométrica e a luminosidade em raios X. Reunimos os valores calculados nas segoes

anteriores dos indices espectrais aoyx, Qx € Qoy.

Intensidade relativa da emissao em radio - A importancia da emissao no rddio pode
ser quantificada usando dois critérios diferentes. Um deles consiste em medir a in-
tensidade da emissao no radio em relacao ao 6ptico através do parametro R, =
L,(6 cm)/L,(B), definido por Kellermann et al. (1989). O outro critério consiste
em quantificar a importancia da emissao no radio em relagao a emissao em raios X,
calculando o parametro Ry = vL, (6 cm)/Ly definido por Terashima & Wilson (2003),
onde Ly é a luminosidade no intervalo 2 — 10 keV. Objetos que possuem os valores
desses parametros menores que os valores limites R, = 10 e Ry = 3.162 x 107° sdo
classificados como radio-quiet, enquanto que objetos cujos valores superam tais limites
sao classificados como radio-loud. Usando os dois critérios mencionados, NGC 1097
classifica-se como radio-loud (R, = 13.2, Ry = 9.4 x 107%), da mesma forma que
outros LLAGNSs estudados anteriormente (Ho, 1999, Ho & Peng, 2001, Ho, 2002). Ho
et al. (2000) obteve para NGC 1097 R, = 19, valor um pouco maior do que obtivemos,
porém Ho et al. (2000) nao reportou quais dados foram utilizados para a obtengao de

tal resultado.

Luminosidade bolométrica - A luminosidade bolométrica obtida a partir da SED da
figura 2.9 é Lpy = 4.8 x 10* erg s7!. Este valor estd contido no intervalo de lu-
minosidades observado para outros LLAGNs, 2.1 x 10*! — 8.0 x 10*? erg s7!, de
acordo com a compilagdo de Ho (1999). Para calcularmos a luminosidade de Ed-
dington Lgqq utilizamos a estimativa da massa do buraco negro central de Storchi-
Bergmann et al. (2003) de (2—9) x 10" M. Usando a defini¢io Lgqq = 1.25 x 1038 m,
onde m ¢é a massa do buraco negro expressa em massas solares, obtemos Lgqq =
2.5 x 10%® — 1.1 x 10%® erg s~'. Expressamos Lp, em termos de Lgqq, obtendo
Lol/Lgaqa = 4.2 x 107° — 1.9 x 1074, enquanto Ho (1999) notou que o valor desta
razao para LLAGNSs tipicos situa-se no intervalo ~ 1076 — 1073, Lp, é cerca de uma
ordem de magnitude menor que o valor estimado por Ho et al. (2000), embora o valor
de Lpoi/Lgqqa de Ho et al. (2000) seja similar ao limite superior que obtivemos para

esta razao.

Luminosidade em raios X - A luminosidade total em raios X (v > 0.5 keV) é Lx =
2.7 x 10*! erg s~!'. A luminosidade em raios X na banda 2 — 10 keV é Ly = 4.351 x

1040 erg s7!, valor que estd dentro do intervalo de luminosidades em raios X dos
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LLAGNSs estudados por Terashima & Wilson (2003), 5 x 103 — 8 x 10*! erg s™'. A
razao entre Ly e a luminosidade integrada da componente estreita da linha Ha é 298,

1 medido do espectro

onde o valor da luminosidade dessa linha é 1.46 x 103® erg s~
observado com o HST. Esta razao é maior que o limite superior do intervalo de valores
obtido por Terashima & Wilson (2003) para LLAGNs, 0.27 — 104. A razao entre a
luminosidade em raios X na banda 0.5 — 10 keV e Lp; € 0.14, valor que também esta

contido no intervalo destas razoes obtido por Ho (1999) para LLAGNs, 0.06 — 0.33.

Indices espectrais - Medimos o valor de ag, na secao 2.2.1 como sendo a,, = 1.868.
Medimos o valor de ay na secao 2.1.1 como sendo o, = 0.644. «aox corresponde ao
indice espectral da lei de poténcia que ajusta o continuo no intervalo 2500 A— 2 keV,

definido como (e.g., pdgina 50 de Peterson, 1997)

(2 k
ox = —0.384 log [F(2eV)} .

F,(2500 A)

Usando esta definicao, obtemos para NGC 1097 o valor agx = 1.08, que é similar ao
valor médio obtido por Ho (1999) para LLAGNS, (aox) ~ 0.9.

2.4.2 Comparacao com outros AGNs

E interessante compararmos a forma do continuo da NGC 1097 com a forma dos de
outros LLAGNs semelhantes. Na figura 2.10, a linha sélida espessa representa o continuo
interpolado da NGC 1097, enquanto a linha pontilhada representa a média das SEDs dos
LLAGNS estudados por Ho (1999) (figura 2 de Ho 2004). Percebemos que de forma geral
a forma da SED da NGC 1097 é bastante similar as dos demais LLAGNs, o que pode ser
percebido de forma quantitativa pela similaridade dos valores dos indices espectrais gy, Qx
e aoy do conjunto de LLAGNs e da NGC 1097, comparados anteriormente.

Na figura 2.10 também comparamos a SED estudada com os continuos tipicos de
quasares estudados por Elvis et al. (1994). As linhas pontilhadas representam as medianas
dos continuos de quasares radio-loud e radio-quiet. Uma das principais caracteristicas dos
continuos de quasares é a presenca de uma proeminéncia ou bump no UV no intervalo log v ~
15 — 16, comumente referido na literatura como big blue bump. Tal bump é interpretado
como a emissao de discos de acrecao finos que se estendem até as Orbitas mais internas
permissiveis ao redor dos buracos negros supermassivos (Frank et al., 2002). Percebemos
que este bump no UV nao estd presente na SED da NGC 1097, pelo menos no intervalo de
frequéncias tipico no qual este costuma ocorrer nos quasares, algo que foi notado por Ho
et al. (2000). Ho (1999) também chegou a uma conclusao semelhante analisando as SEDs de
varios LLAGNSs. Fisicamente, isto nos indica que se a NGC 1097 possui um disco de acregao

fino, entao a temperatura tipica deste seria consideravelmente menor que as temperaturas
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tipicas dos discos presentes em quasares, de forma que o disco estaria confinado a distancias
maiores do buraco negro central e sua emissao estaria localizada em frequéncias menores.

Como mostraremos no proximo capitulo, esta interpretagao é perfeitamente plausivel.
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Figura 2.10: Comparagao do continuo nuclear da NGC 1097 com os continuos de outros
AGNs. A figura mostra a interpolagao do continuo da NGC 1097 (linha sélida espessa),
a média dos continuos de LLAGNs (linha pontilhada, Ho, 1999, 2004), os continuos de
quasares radio-loud (linha tracejada) e radio-quiet (linha pontilhada-tracejada, Elvis et al.,
1994). Os espectros estdao normalizados na luminosidade nuclear da NGC 1097 em 1 keV.
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Capitulo 3
Modelagem do continuo

Nas trés ultimas décadas diversos modelos tedricos foram concebidos para descrever o
comportamento dos escoamentos acretivos viscosos em rotagao ao redor de astros massivos,
dada a extrema importancia desses fenomenos na astrofisica. O papel da viscosidade é
particularmente crucial, ja que ela é o mecanismo responsavel pela remocao de momentum
angular do plasma e pela origem das grandes quantidades de calor geradas no escoamento,
que sdo irradiadas (ver figura 1.1).

Dadas as equagoes hidrodinamicas que descrevem escoamentos acretivos viscosos
dotados de rotagao diferencial, quatro tipos de solugoes autoconsistentes sao conhecidas.
Para classificarmos e compreendermos melhor as diferencas entre essas solucoes, convém
fazermos uma digressao sobre a maneira como a energia interna do plasma pode ser trans-
portada (e.g., capitulo 11 de Frank et al. 2002, Narayan et al. 1998b).

Adotamos um sistema de coordenadas cilindricas (R, ¢, z). Supomos que o escoa-
mento possui simetria em torno do eixo de rotagao z (0/0¢ = 0) e ¢é estacionario (0/0t = 0).
Escrevemos a equacdo que expressa a conservacao de energia do gas numa forma simplifi-

cada, onde para fins de exposicao tratamos o plasma como um fluido simples,
d _
¢V =q"—q, (3.1)

onde ¢* representa a adveccio de energia, ¢t e ¢~ sdo as taxas de aquecimento e resfri-
amento por unidade de volume. Advecgao neste contexto corresponde ao transporte radial
de energia interna devido ao escoamento do gas na direcdo do objeto central. ¢®¥ pode ser

escrito como
ad ds

V= pvpT—, 3.2

q porT - (3:2)

onde p ¢é a densidade, vy é velocidade radial, T é a temperatura e s é a entropia especifica.
Supomos que a tUnica fonte de aquecimento do plasma é a dissipacao viscosa e o resfria-

mento ocorre mediante irradiacao, de forma que a expressao para g~ depende dos processos
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radiativos que sao levados em conta. Dessa forma, ¢

representa a energia térmica que
permanece no gas e em ultima instancia é depositada no buraco negro. Podemos fazer uma
classificagao simples das diferentes solucoes para escoamentos acretivos levando em conta a

importancia relativa dos termos da equacao 3.1:

e ¢t =~ ¢~ > ¢®¥: escoamento dominado por resfriamento, no qual praticamente toda
a energia gerada por dissipagao viscosa ¢ irradiada localmente e a adveccao de energia
é desprezivel. Exemplos: disco fino “canénico” (chamada solugdo 1 abaixo), solugdo

SLE (solugao 2, definida logo a seguir).

o ¢*V x~ ¢t > ¢: a energia térmica gerada por dissipacio viscosa é armazenada
no gas e posteriormente depositada no buraco negro. As perdas por resfriamento sao
despreziveis. Tal tipo de escoamento é denominado escoamento acretivo dominado por
adveccao (ADAF, de advection-dominated accretion flow), sendo que existem ADAFs

opticamente finos (solugao 3) e opticamente espessos (solucao 4).

Essas quatro solugoes também diferem nas simplificacOes feitas na equacao de Navier-
Stokes e na equagao da continuidade (e.g., capitulo 11 de Frank et al. 2002) e sdo brevemente
descritas a seguir.

A solugdo 1 é provavelmente a mais famosa e foi obtida por Shakura & Sunyaev
(1973), na qual o plasma assume a forma de um disco geometricamente fino e opticamente
espesso, emitindo um espectro correspondente a uma soma de corpos negros. Tal solucao é
denominada usualmente teoria dos discos «, teoria “candnica” ou teoria padrao dos discos
de acrecdo. As temperaturas tipicas do gis sdo T' ~ 103 — 10° K. A eficiéncia radiativa
1 do escoamento é considerdvel (n ~ 0.1). Tal solugao tem sido amplamente aplicada na
modelagem de sistemas astrofisicos (ver Koratkar & Blaes, 1999, para uma revisao).

Shapiro et al. (1976) descobriram a solugao 2 na qual o disco é geometricamente
espesso e opticamente fino (denominada por este motivo solu¢do SLE, iniciais dos autores
desse trabalho), na qual o plasma possui duas temperaturas, de forma que T; > T,, onde
T; é a temperatura dos fons e T, é a temperatura dos elétrons. Os valores tipicos das
temperaturas sao T; ~ 10" K, T, ~ 10® — 10° K. Como demonstrado por Piran (1978),
esta solucao é termicamente instavel e portanto nao é considerada vidvel para escoamentos
reais.

As solugoes 3 e 4 correspondem aos dois tipos de solugoes ADAFs: opticamente
espessos e opticamente finos. Os ADAFs opticamente espessos (Katz, 1977, Abramowicz
et al., 1988) ocorrem para taxas de acregao altas (M e Mgqq, sendo Mpqq a taxa de acrecao
de Eddington, que é a taxa necessaria para gerar a luminosidade de Eddington Frank et al.
2002, Peterson 1997), onde a densidade do gés ¢ alta (p o< M) e correspondentemente a
profundidade 6ptica é grande. A radiagao nao consegue escapar do plasma e é advectada

pelo gas na direcao do buraco negro central.
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Os ADAFs opticamente finos (Ichimaru, 1977, Rees et al., 1982, Narayan & Yi,
1994, 1995a,b, ver Narayan et al. 1998b para uma revisao) ocorrem para taxas de acregao
baixas (M < MEdd), onde a densidade do gas é baixa e o gas nao é capaz de irradiar
eficientemente. Neste caso, o plasma possui duas temperaturas, da mesma forma que na
solucao SLE. Assim, no regime ADAF de modo geral a eficiéncia radiativa é baixa (n < 1).
Como os ADAFs opticamente finos sao de particular importancia neste trabalho, deste
ponto em diante quando nos referirmos a ADAFs estaremos implicitamente nos referindo
aos ADAFs opticamente finos.

Existem diversas evidéncias observacionais que levam a crer que o escoamento acre-
tivo nos LLAGNSs ocorre via ADAF's, sendo sistematicamente diferente do disco fino “canénico”

(solugao 1) tradicionalmente associado aos AGNs mais luminosos:

e Os ADAFs sao caracterizados por baixas eficiéncias radiativas o que implica baixas
luminosidades geradas pela acrecao. Isto explica de forma natural as baixas luminosi-
dades bolométricas observadas nos LLAGNs (secao 2.4.1).

e O regime ADAF pode existir apenas em sistemas nos quais Lpo)/Lrqq S 0.01 — 0.1
(Narayan et al., 1998b), o que é uma caracteristica geral dos LLAGNs (secao 2.4.1).

e ADAFs nao emitem o bump intenso no UV tipico dos AGNs luminosos; as SEDs dos

LLAGNSs também nao possuem tal bump (segao 2.4.2).

e O numero de fétons ionizantes emitidos pelos ADAFs é pequeno em comparacio com
os discos a, devido ao continuo ionizante duro e nao-térmico gerado pelos ADAFS, o
que causa a ocorréncia de valores pequenos do parametro de ionizagao do gés (equagao
4.6) na regiao de linhas estreitas (NLR, de narrow line region), favorecendo a produgao
de linhas de emissao estreitas de baixa ionizacao e intensas, como é observado nas
galaxias LINER (Halpern & Steiner, 1983, Ferland & Netzer, 1983).

e No caso de LLAGNs emissores de linhas Balmer largas com duplo pico (como a
NGC1097) sabemos que essas linhas provavelmente se originam de um disco fino
confinado a uma distancia R 2 225Rg (Storchi-Bergmann et al., 2003). Como foi
notado por diversos autores, os discos finos nao sao capazes de emitir um espectro de
linhas de emissao se o mecanismo excitatorio das linhas é puramente a dissipacao vis-
cosa do disco de acregao, pois a temperatura do disco fino é muito baixa (7' < 5000 K;
Collin-Souffrin, 1987) e a liberacao de energia gravitacional local é incapaz de ex-
plicar as luminosidades das linhas (Chen et al., 1989, Eracleous & Halpern, 1994).
Collin-Souffrin (1987) propos a necessidade de uma fonte radiativa externa capaz de
fotoionizar o gas do disco para que este seja capaz de gerar as linhas largas, e Chen &
Halpern (1989) propuseram que esta fonte externa seria o escoamento acretivo local-

izado internamente ao disco fino, que assumiria a forma do toro de ifons estudado por
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Rees et al. (1982) cuja estrutura seria melhor elucidada alguns anos mais tarde, dando
origem ao modelo ADAF opticamente fino desenvolvido a partir de 1994 pelo grupo
liderado por Ramesh Narayan e outros autores. Tal ADAF emitiria um continuo ion-
izante que seria reprocessado pelo disco fino e convertido nas linhas de emissao largas.
Assim, a presenca de um ADAF nos AGNs que emitem linhas largas com duplo pico
seria um requisito para a emissao de tais linhas, conclusao obtida também por Nagao
et al. (2002) analisando a emissdo da NLR de rddio-galdxias que apresentam linhas

largas com duplo pico.

O cendrio proposto para o escoamento acretivo nos LLAGNs com linhas largas de
duplo pico ¢ ilustrado na parte inferior da figura 3.1, a qual mostra a geometria da ilu-
minagao do disco fino, da regiao de linhas largas (BLR, de broad line region) e da NLR pela
radiacdo ionizante do ADAF. A parte superior mostra o modelo candnico para os discos de
acregao nos quasares.

E sabido que embora os discos geometricamente finos possam explicar o espectro dos
AGNs luminosos (Koratkar & Blaes, 1999), esse modelo nao é capaz de reproduzir as pro-
priedades das distribuigGes espectrais de energia dos LLAGNSs, em particular a auséncia do
big blue bump (ver figura 2.10). Motivado pela fraca emissao dos LLAGNSs na por¢ao OUV
do espectro, Lasota et al. (1996) sugeriu que se discos finos estao presentes nos LLAGNS,
entao eles estao confinados as regioes mais externas do escoamento, sendo que nas regioes
mais préximas do buraco negro central o escoamento seria dominado por adveccao (ADAF).

Adotamos para o escoamento acretivo no nicleo de NGC 1097 o modelo composto
ADAF + disco fino, no qual a parte interna do escoamento, mais préxima do buraco negro,
contém um ADAF que a partir do raio de transicao R, transforma-se no disco fino padrao.
Dizemos que este disco fino é “truncado”, pelo fato de ele nao se estender até as Orbitas
mais internas permissiveis ao redor do buraco negro.

Este paradigma - ADAF interno e disco fino padrao externo - tem sido amplamente
utilizado para compreender a origem fisica das SEDs de diversos sistemas astrofisicos. Lis-
tamos abaixo uma amostra dessas aplicagoes encontradas na literatura para diferentes tipos

de objetos.

e Bindrias em raios X: Narayan et al. (1996, 1997a), Hameury et al. (1997), Esin et al.
(1997), Poutanen et al. (1997), Dove et al. (1998), Yuan et al. (2005);

e Nicleos de galéxias elipticas gigantes: di Matteo & Fabian (1997), di Matteo et al.
(1999), Di Matteo et al. (2000), Reynolds et al. (1996), Mahadevan (1997);

e Nicleos de galdxias Seyfert 1: Chiang (2002), Chiang & Blaes (2003);

e XBONGs (X-ray bright optically normal galaxies): Yuan & Narayan (2004);
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Figura 3.1: Modelos propostos para o escoamento acretivo nos AGNs. A parte superior
mostra o modelo canénico para os discos de acrecao nos quasares e a parte inferior mostra
a geometria da iluminacao do disco fino, da BLR e da NLR pela radiacao ionizante do
ADAF nos AGNs que apresentam linhas de emissao largas com duplo pico. O toro de

poeira ilustrado corresponde ao toro obscurante postulado pelo modelo unificado dos AGNs
(Peterson, 1997). Esta figura foi obtida de Nagao et al. (2002).

e LLAGNS: Sagittarius A* (Narayan et al., 1995, Manmoto et al., 1997, Narayan et al.,

1998a), NGC 4258 (Lasota et al., 1996, Gammie et al., 1999), M 81 e NGC 4579
(Quataert et al., 1999).

De particular relevancia para este trabalho sao as aplicacoes realizadas até o mo-
mento do modelo citado para a classe dos LLAGNs. O primeiro LLAGN explicado em ter-
mos de um modelo puramente ADAF foi o niicleo da nossa galaxia, Sagittarius A* (Narayan
et al., 1995, Manmoto et al., 1997, Narayan et al., 1998a). Em seguida, o modelo composto
ADAF + disco fino foi aplicado na interpretacao das SEDs dos nucleos das galaxias NGC
4258 (Lasota et al., 1996, Gammie et al., 1999), M 81 e NGC 4579 (Quataert et al., 1999).

29
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Convém notar que uma qualidade de dados na parte OUV do espectro tal como a das
observacoes da SED da NGC 1097 realizadas com o HST é inédita na literatura, sendo com-
paravel somente com a qualidade das observagoes da binaria em raios X XTE J1118+480
(Yuan et al., 2005).

Uma vez adotado o modelo composto ADAF + disco fino, como desejamos modelar
a SED observada do ntcleo de NGC 1097, necessitamos modelar os processos radiativos
que ocorrem no escoamento acretivo a fim de comparar as previsdes do modelo com as
observagoes. As hipdteses e as equagoes basicas do modelo sdo descritas na secao 3.1. Op-
tamos inicialmente por realizar uma modelagem simplificada dos processos radiativos do es-
coamento, a fim de obtermos resultados que nos permitissem inferir se a prescri¢ao adotada
para o escoamento acretivo é viavel como explicagao para a origem da SED da NGC 1097,
sem termos de apelar para simulagoes mais complexas. Tal modelagem simplificada é de-
scrita na secao 3.2. Uma simulacdao mais detalhada da dinamica e dos processos radiativos
desses sistemas é bastante custosa, sendo que ja foram dedicados muitos trabalhos e anos de
estudo a esse tema, de forma que é impraticavel tentar escrever os codigos que realizam tais
simulagoes ab initio. Nesse sentido, fizemos uma colaboracao com o pesquisador Feng Yuan
da Universidade de Purdue, especialista na modelagem da emissao dos escoamentos acre-
tivos que possuem baixa eficiéncia radiativa, que nos auxiliou com uma simulagdo numérica
detalhada da SED da NGC1097. Os resultados dessa colaboragao sao descritos na secao
3.3.

3.1 Hipdteses e equacoes basicas do modelo

No modelo ADAF + disco fino que adotamos para o escoamento acretivo no nicleo
de NGC 1097, as partes externas do escoamento assumem a forma de um disco fino padrao.
A distancias menores que o raio de transi¢do Ry, 0 escoamento transforma-se num ADAF. O
disco fino e 0 ADAF constituem duas componentes do escoamento que sdo modeladas sepa-
radamente. Descrevemos abaixo as hipdteses e equagoes basicas que descrevem a dinamica
e a termodindmica do disco fino e do ADAF. Nosso objetivo nao é descrever em detalhes
a teoria envolvida na modelagem destas componentes, apenas dar uma visao geral sobre
a estrutura fisica delas. Na exposi¢do que segue adotamos um sistema de coordenadas
cilindricas (R, ¢, z), supomos que o escoamento possui simetria em torno do eixo de rotacao
z (0/0¢ = 0) e é estaciondrio (0/0t = 0).

3.1.1 Disco fino

A estrutura do disco fino é descrita em detalhes em Frank et al. (2002). Supomos

que H < R onde H é a escala de altura do disco definida por H = ¢5/Qk, 2k é a velocidade



CAPITULO 3. MODELAGEM DO CONTINUO 31

angular Kepleriana e ¢s = (p/ p)l/ 2 ¢ a velocidade do som. Escrevemos a equacao de Navier-

Stokes
Dv

"Dt

onde o ¢é o tensor de tensoes (stress tensor) e f representa as forcas externas que atuam em

=-V.o+f, (3.3)

cada elemento de fluido. A componente radial desta equacdo pode ser escrita como
2
VR — 5 + 25+ =0 (3.4)

levando em conta o potencial gravitacional do astro central ® = —GM /r, onde M é a massa
do astro central e r é o raio esférico. O primeiro e o terceiro termo da equacao (3.4) sdo
despreziveis comparados com os demais termos devido a hipdétese de disco fino, de forma

que a velocidade circular vy ¢ Kepleriana,

GM\ /2
'U¢ = VK = (R ) . (3.5)

Pode-se demonstrar que a velocidade radial vg é pequena comparada com vg (v < vg) €
a velocidade circular é supersonica (vy > cs).
A viscosidade do disco é parametrizada através da prescri¢ao a (Shakura & Sunyaev,
1973),
v=acsH, (3.6)

onde v é a viscosidade cinematica e « é um parametro fenomenolégico que quantifica a
ignorancia a respeito do mecanismo fisico responsdvel pela viscosidade no gas, sendo que
geralmente a < 1. O cisalhamento viscoso (shear viscosity) além de dissipar energia também
remove momentum angular do disco, transportando-o para fora. Uma discussao geral sobre
cisalhamento viscoso e a prescricao o pode ser encontrada nas secoes 4.6 — 4.8 de Frank et al.
(2002). Um mecanismo que tem se mostrado bastante promissor no sentido de explicar a
origem da viscosidade nos escoamentos acretivos, prevendo a magnitude e a dependéncia ra-
dial de v, é a turbuléncia MHD na forma da instabilidade magnetorrotacional, redescoberta
no contexto dos discos de acregao por Balbus & Hawley (1991). Para uma revisao sobre
este mecanismo recomendamos ao leitor os artigos de revisao Balbus & Hawley (1998) e
Balbus (2003).

O disco é assumido opticamente espesso na diregdo vertical (7 > 1, onde 7 é a
profundidade 6ptica). O transporte radiativo na diregao vertical é tratado analogamente
ao transporte radiativo radial nas estrelas, sendo a fonte de energia a dissipacao viscosa
no interior do disco, a geometria é plano-paralela e a opacidade é descrita pela opacidade
de Rosseland, aproximada pela lei de Kramers. Assim, cada anel infinitesimal que compoe

o disco emite localmente como um corpo negro caracterizado por uma certa temperatura
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efetiva T'(R), definida por

3GMM
STR3¢

1— <2“> 1/2] }1/4, (3.7)

onde R é a posigao do anel, D(R) é a taxa de dissipagao viscosa por unidade de drea do

oT*(R) = D(R) = T(R) = {

disco, o é a constante de Stefan-Boltzmann e Ry, = 3Rg é o raio interno do disco, assumindo
um buraco negro sem rotagao (Schwartzschild).

A emissao do disco é obtida integrando a contribuicao de todos os anéis, de forma
que

B 1672h cosiv? /R(’“t RdAR (3.8)

Ly = =2 . CVIRTE) _10

onde 7 é o angulo da linha de visada do observador com a normal do disco, R é o raio
interno onde o disco é “truncado” e Ryt é o raio externo onde ele termina. Percebemos o
resultado notavel de que o espectro emitido por um disco fino opticamente espesso independe
da prescricao da viscosidade. A forma de L, corresponde & superposicao da emissao de
uma série de corpos negros com temperaturas variaveis. A figura 3.2* mostra o espectro

esquematico de um disco fino ao redor de um astro massivo.

ACCRETION DISK

ENERGY DISTRIBUTION

¥
T(R,)

qu (VFy}“"'

Figura 3.2: Espectro esquematico de um disco fino ao redor de um buraco negro.

Assim, os parametros que descrevem o espectro emitido por um disco fino ao redor

de um buraco negro sao M, M, i, Ry e Rout.

*Figura obtida de LADA, C. J. Young Stellar Objects. In: Encyclopedia of Astronomy and Astrophysics.
Disponivel em: http://eaa.iop.org/ Acesso em: 15 dez. 2004.
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No caso de um disco fino iluminado intensamente por uma fonte externa, devemos
levar em conta a modificacdo que o espectro do disco sofre devido & iluminagao. As maneira
como essa iluminacao altera a emissdo do disco nas duas modelagens realizadas é descrita

nas secoes 3.2 e 3.3.

3.1.2 ADAF

A estrutura do ADAF é descrita com mais detalhes por Narayan et al. (1998b). Os
ADAFs opticamente finos se apéiam sobre trés hipdteses principais, que sao simplificacoes
abrangentes da estrutura real do plasma. A validade dessas hipdteses tem sido questionada
recentemente e estd sob investigacao.

Assume-se que existe no ADAF um campo magnético orientado aleatoriamente (tan-
gled) que estd em equipartigao com o gés, tal que esse campo exerce uma pressao magnética

pm sobre o plasma que é uma fragdo 1 — 8 da pressao total p:

P = Pg + pm = pcZ, (3.9)
pg = Pp, (3.10)

B2
C(1— B 2 11
Pm = (1—0B)p i (3.11)

onde p, ¢ a pressao do gas e [ relaciona-se com o parametro de plasma usual Bplasma
através da relacao Bplasma = 3/3(1—3). Tal campo magnético surge possivelmente devido a
turbuléncia no escoamento. A pressao de radiagdo nao é considerada, ja que ela é desprezivel
(Narayan & Yi, 1995b).

Assume-se que as duas espécies que compode o plasma totalmente ionizado, ions
e elétrons, estao termalizadas em duas temperaturas distintas T; e T, tais que T; > T,.
Considerando que as duas espécies interagem entre si apenas através de forcas de Coulomb e
que sao continuamente aquecidas pela dissipacao viscosa, esperamos que os elétrons esfriem
mais eficientemente que os fons e portanto termalizem a uma temperatura mais baixa,
dentro de uma escala de tempo menor que o tempo de termalizagao entre as duas espécies,
que é maior que a escala de tempo de acrecdo. Esta hipétese de dupla temperatura remete
aos trabalhos pioneiros de Shapiro et al. (1976), Ichimaru (1977) e Rees et al. (1982).

Finalmente, assume-se que a maior parte da energia térmica dissipada por viscosi-
dade é armazenada nos fons e que apenas uma pequena fracdo 0 ~ me/m, ~ 1073 da
dissipacao afeta os elétrons. Tal hipdétese tem sido questionada recentemente por Yuan
et al. (2003b) e outros autores.

As equacoes bésicas necessarias para descrever a dinamica e a energética do ADAF
sdo as equagoes de Navier-Stokes, da continuidade e da conservacao da energia. A deducgao

da forma das equagbes mostradas abaixo pode ser encontrada em Frank et al. (2002),
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Thompson (1972), Manmoto et al. (1997). Usando a aproximagao de fluido simples as
componentes radial e azimutal da equacdo de Navier-Stokes (3.3) podem ser escritas re-

spectivamente como

0 0 0P Op
R (RPU%%) + R&(P’”sz) =P <R8R - U?s) SR (3.12)
0 0 0
R (R2pvRv¢) + R&(vaqwz) =R (RZO'R¢) , (3.13)

levando em conta a contribuicao da pressao magnética (3.11) criada pela forca de Lorentz,
onde oRe é a componente R¢ do tensor das tensoes (stress tensor), que de acordo com a
prescricao « pode ser escrita como ors = ap e ® € o potencial gravitacional adotado. Como
o ADAF localiza-se proximo ao buraco negro, a rigor teriamos que modificar as equagoes
relevantes de acordo com a relatividade geral, adotando uma métrica conveniente (Kerr
ou Schwartzschild), porém Paczynsky & Wiita (1980) demonstrou que podemos usar as
equacoes Newtonianas para descrever satisfatoriamente os efeitos da relatividade geral na
dinamica dos discos de acregao nas proximidades de um buraco negro nao-rotante (r > 2Rg),
desde que modifiquemos o potencial gravitacional de ® = —GM /r (potencial Kepleriano)
para ® = —GM/(r — Rg) (potencial pseudo-Newtoniano), onde r é o raio esférico. As tnicas
desvantagens de tal aproximacao é que ela nao leva em conta os efeitos de frame dragging
causados por um possivel spin do buraco negro (Misner et al., 1973), e também que ela nao
considera os efeitos relativisticos na propagacgao dos fétons.

A equacdo da continuidade

0
PPV (pv) =0 (3.14)
ot
pode ser escrita como
0 0
— (R R— =0 3.15
8R( p/UR) + az(pvz) ) ( )
que integrada na direcdo vertical implica
M = —27RugrY = constante, (3.16)

onde > = 2Hp é a densidade de coluna vertical de massa. Assim, a taxa de acregdo é
constante em todo o escoamento. (3.16) é valida também para o disco fino, de forma que a
continuidade entre o disco fino e o ADAF implica MApAr = Muisco fino-

Para determinarmos T; e T, necessitamos de uma equagao de estado para o gés e
da equacao de energia para cada espécie. A equacao de estado para o gds pode ser escrita
como o o

DPg = Di + Pe = T’z + Te) (317)
HiMH HeMH
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onde p; e pe sao as pressoes do gas devido a fons e elétrons, p; = 1.23 e pue = 1.14 sao os
pesos moleculares médios das duas espécies correspondentes a abundancias cosmicas, e myg

é a massa do atomo de hidrogénio. As relagoes termodinamicas sao

1 pj
pl;ds; = —— <dp~ o o d,o) , 3.18
A J P ( )

onde j ¢ o indice que indica fons ou elétrons, s; ¢ a entropia especifica de cada espécie e
v = (8—=303)/(6 —30) é o indice adiabatico (Esin, 1997). As equagoes de energia para cada

espécie podem ser escritas como

0s; 0s; ’
d
% = o (g + 0.5 ) = (1= 0)g" =g (3.19)
0s 0s ,
dv _ e e o + _
g = pTe (URaR + Uzaz> =0q" + 4 — g (3.20)
onde q?dv = quf representa a advecgao de energia térmica por cada uma das espécies

(energia volume™! tempo™'), ¢* = ogsROQ/OR representa o aquecimento do plasma por
dissipacao viscosa (2 é a velocidade angular), q;r é a energia que cada espécie recebe sepa-
radamente, f; representada a fragao de energia advectada por cada espécie, ¢'° sdo as trocas
energéticas entre as duas espécies por colisoes Coulombianas, § € a fracao da energia térmica
depositada nos elétrons e g, representa o esfriamento do plasma mediante irradiagao dos
elétrons.

A etapa crucial na determinacao do espectro emitido pelo ADAF consiste em calcular
424> que depende dos processos radiativos levados em conta na modelagem. Neste caso,
0s processos radiativos relevantes sao emissao de radiacao sincrotron, Bremsstrahlung e
espalhamento Compton inverso dos fétons provenientes tanto do ADAF quanto do disco

fino externo, de forma que podemos escrever a relagao

ql;,d = qs_ynch + qgrems + qaompton' (321)

Esses diferentes processos radiativos sao descritos detalhadamente por exemplo em Rybicki
& Lightman (1979). A determinagao do espectro envolve a resolugao das equagoes (3.17),
(3.19) e (3.20) para determinagao dos perfis de temperatura das espécies (conhecendo as
solugoes dinamicas das demais equagoes citadas anteriormente), e em seguida o calculo da
luminosidade é feito integrando a emissividade ¢, do plasma sobre o volume para cada
frequéncia, sendo que ¢, depende dos processos radiativos considerados. Os métodos en-
volvidos na obtencao do espectro nao sao triviais, e nas se¢oes seguintes descrevemos breve-
mente os procedimentos de obtencao do espectro nas duas modelagens realizadas. A figura

3.3 mostra um espectro esquematico de um ADAF ao redor de um buraco negro.
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Figura 3.3: Espectro esquemético de um ADAF ao redor de um buraco negro. S, B e
C denotam emissao pelos elétrons de radiagao sincrotron, Bremsstrahlung e espalhamento
Compton inverso. A linha sélida corresponde a valores baixos de m, enquanto a linha
pontilhada corresponde a m ~ 71hit, onde Meis € a taxa de acrecao na qual a solugao
ADAF deixa de ser vélida. A porcao superior da figura mostra as regioes correspondentes
do escoamento de onde se origina a radiagdo, onde r = R/Rg. Figura obtida de Narayan
et al. (1998b).

Os parametros que descrevem o espectro emitido por um ADAF ao redor de um
buraco negro sao M, M, «a, § € RApar, onde Rapar € o raio até onde o ADAF se prolonga,
assumindo que o ADAF se estenda até as érbitas mais préximas permissiveis ao redor de

um buraco negro nao-rotante, situadas a 3Rs.
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3.2 Modelagem simplificada

Optamos inicialmente pela modelagem da SED da NGC 1097 usando o modelo
ADAF simplificado descrito por Mahadevan (1997), que pode ser tratado como uma aprox-
imacao de primeira ordem a dindmica e aos processos radiativos do ADAF. Descrevemos
estas simplificagoes a seguir.

Neste modelo, o ADAF é quase-esférico e a escala de altura é igualada ao raio
(H = R). Utiliza-se o potencial Kepleriano para descrever a gravidade ao redor do buraco
negro. As equacoes (3.12), (3.13) e (3.15) sao integradas em 6 (angulo polar esférico),
de forma que as varidveis relevantes dependem apenas de R, e o escoamento é descrito
pelas solucgbes auto-similares dessas equagoes para um ADAF que se estende até o infinito
(Narayan & Yi, 1995b). Solugdes auto-similares sdo solugoes analiticas das equagoes do
escoamento, que sao leis de poténcia em R e sao obtidas mediante o uso de métodos de
andlise dimensional (Sedov, 1959).

A adveccao por elétrons é desprezada (qu" = 0), de forma que apenas os fons

advectam energia (¢! = ¢24¥). As equacdes de energia (3.19) e (3.20) simplificam-se para

¢ = fq" = (18" —q", (3.22)

¢+ 6q" = qp, (3.23)

onde a fragao da energia advectada f bem como T, sao assumidas constantes no escoamento
(independentes de R). T, e f s@o obtidas autoconsistentemente do sistema formado pela
equacoes (3.22) e (3.23) integradas sobre o volume do ADAF.

Varias simplificacbes sao feitas no tratamento dos processos radiativos, de forma a
tornar as expressoes para Gsynch® 9Brems © YCompton (equagao 3.20) analiticas, bem como as
expressoes para Lgynch (), LBrems(¥) € Lcompton (V)

A partir deste ponto, por conveniéncia passamos a expressar massas em massas so-
lares, raios em termos do raio de Schwartzschild e taxas de acrecao em termos da taxa de
acregao de Eddington, usando as novas varidveis m = M /Mg, r = R/Rg e m = M / Mgqd,
onde MEdd = Lpqq/ 0.1c? é a taxa de acrecio de Eddington definida em termos da lumi-
nosidade de Eddington.

A partir do raio i, o ADAF transforma-se no disco fino padrao, de forma que o
raio externo do ADAF ¢ igualado ao raio interno do disco, ry; = rapar. Modelamos a
emissao do disco fino iluminado pelo ADAF usando o modelo de disco « irradiado por raios
X proposto por Chiang (2002), Chiang & Blaes (2003), onde a emissao do disco fino passa
a depender do valor de Lx, a luminosidade emitida em raios X pelo ADAF.

Assumimos os valores m = 2 x 107, 7 = 225, roue = 10° e i = 34°. Os valores de

m, ry; e ¢ foram estimados por Storchi-Bergmann et al. (2003) através da modelagem do
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disco emissor de linhas no nicleo de NGC 1097, assumindo que esse disco coincide com o
disco fino que origina o continuo. Os parametros que descrevem a microfisica do plasma
sao fixados em valores tipicos na literatura, « = 0.1, 8 = 0.9 e 6 = 0.01 (e.g., Lasota
et al., 1996, Quataert et al., 1999). O 1nico parametro livre restante ¢é 1, que é ajustado
de forma que o espectro tedrico reproduza o fluxo em raios X observado, j4 que a emissao
nesta regiao da SED é altamente dependente do valor de m.
As figuras 3.4 — 3.6 mostram as SEDs tedricas geradas com este modelo utilizando
o procedimento descrito acima para diferentes valores de 1, sobrepostas a SED observada
da NGC1097. A figura 3.4 mostra apenas a emissao do disco irradiado, a figura 3.5 mostra
a contribuicao isolada do ADAF e a figura 3.6 mostra emissao total do disco fino + ADAF.
Verificamos que o modelo ADAF simplificado juntamente com o modelo de disco fino ilu-
minado conseguem reproduzir razoavelmente bem a SED da NGC 1097 com uma taxa de
acrecdo 1 = 1.6 x 1073, como podemos ver na figura 3.6. Este valor de 7 é bastante
préximo da taxa de acrecao critica mit prevista para este modelo (Mahadevan, 1997), que
corresponde a
Merit ~ 0.280% = 2.8 x 1072, (3.24)

Theris corresponde & taxa de acrecao acima da qual a solucdo ADAF deixa de ser valida e o
escoamento assume a forma de um disco fino padrao. A medida que o valor de m aumenta,
as colisoes Coulombianas tornam-se mais eficientes na transferéncia de energia térmica dos
fons para os elétrons, fazendo com que o valor de f diminua e consequentemente a eficiéncia
radiativa do escoamento aumente.

Para o valor m = 1.6x1073, obtemos T, = 4.67x10° K, f = 0.47, NADAF = 8.4x1073
(~ 0.8%) € Nacr = 0.01 (= 1%), onde napar ¢ a eficiéncia radiativa do ADAF e 7,e € a
eficiéncia radiativa global do escoamento, incluindo o disco fino. Esta taxa de acregao
corresponde a 4.4 x 10?2 g s7! ou 7 x 107* My ano~!. A luminosidade total gerada pelo
ADAF é Lapar = 3.3 x 10*! erg s71, sendo que 79% dessa luminosidade é emitida em raios
X, Lx apar = 2.6 x 10* erg s—1. Lx apar estd em bom acordo com a luminosidade em
raios X medida da SED observada (secdo 2.4.1), Lx = 2.7 x 10*! erg s~!. A luminosidade
total do disco fino é Lgiseo = 2 x 10*! erg s™!, de forma que a luminosidade total liberada na
acrecao de acordo com este modelo é Laer = Laisco + Lapar = 4.3 x 104! erg s™1, que esta
em bom acordo com a luminosidade bolométrica estimada para a NGC 1097 (segao 2.4.1),
Lpol = 4.8 x 104 erg s™!. Isto demonstra a boa concordancia das previsdes do modelo com
as observagoes.

Na préxima secao, utilizamos um modelo mais detalhado para o ADAF, em que os

processos radiativos e a dinamica sao tratados de maneira significativamente mais detalhada.
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Figura 3.4: Emissao do disco fino levando em conta a iluminacao deste pelo ADAF, para
diferentes valores da taxa de acrecao m. A SED observada é também mostrada para com-

paracao.
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Figura 3.5: Emissao do ADAF, para diferentes valores de m.
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Figura 3.6: Emissao total do ADAF e do disco fino, para diferentes valores 1.

3.3 Modelagem detalhada

Motivados pelos promissores resultados descritos na secao 3.2, resolvemos prosseguir
além das simplificagoes descritas nessa se¢ao e simularmos mais realisticamente os processos
fisicos do escoamento acretivo. Para isto, contamos com a colaboragao do pesquisador Feng
Yuan da Universidade de Purdue, especialista em escoamentos acretivos com baixa eficiéncia
radiativa (RIAFs, de radiatively inefficient accretion flows), dos quais o ADAF opticamente
fino é um caso particular.

O modelo que Yuan utilizou é baseado em Narayan et al. (1997a), Esin et al. (1997),
sendo descrito em detalhes por estes autores. A dinamica do ADAF é descrita pelas solucoes
globais numéricas das equacoes (3.12), (3.13) e (3.15) integradas no angulo polar esférico
0, de forma que as variaveis relevantes dependem apenas de R, com condigoes de contorno
apropriadas levando em conta por exemplo a transi¢ao do ADAF para o disco fino (Narayan
et al., 1997b). O ADAF é quase-esférico (H = R). Utiliza-se o potencial pseudo-Newtoniano
® = —GM/(r — Rg) para descrever a gravidade ao redor do buraco negro.

Para fins numéricos, o escoamento é representado por varias “células” igualmente
espacadas em log(r), onde o ADAF é representado por cascas esféricas adjacentes e o disco
fino é representado por anéis. Os valores das variaveis dindmicas relevantes do ADAF sao

obtidos numericamente para cada célula.
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Sao levadas em conta a advecgao tanto por ions quanto por elétrons. Assume-se que
uma fragdo § = 0.01 do aquecimento viscoso é depositada nos elétrons, embora os resultados
obtidos sejam idénticos para qualquer valor 6 < 0.01 . A fragao de energia advectada f é
assumida constante (Esin et al., 1997). Os perfis de temperatura dos elétrons e fons e o
valor de f s@o determinados iterativamente até que os seus valores satisfacam as equacoes
(3.17), (3.19) e (3.20) para cada célula.

Dada a natureza nao-local das interagoes radiativas, onde a radiagdao proveniente
de qualquer ponto do escoamento pode sofrer espalhamento Compton em qualquer ponto
do ADAF, o transporte radiativo deve ser tratado de forma especial a fim de se calcular
corretamente os efeitos do espalhamento na radiacao. Isto é feito usando o método iterativo
de espalhamento (iterative scattering method, Narayan et al., 1997a), valido para meios
opticamente finos. Este método fornece a taxa de resfriamento dos elétrons em cada célula
do escoamento, bem como o espectro visto por um observador no infinito. Neste método,
um grande nimero de raios é gerado a partir de cada célula em todas as diregoes, e a
trajetéria desses raios é seguida, calculando-se o espalhamento que esses raios sofrem pelas
demais células. Dessa forma sdo calculadas iterativamente as matrizes de probabilidade P]flk“
e P]dlg, cujos elementos dao a probabilidade de que fétons emitidos pela célula j do ADAF
(P ou do disco fino (P%) sejam espalhados pela célula k do ADAF.

E levada em conta a iluminacdo mitua entre o0 ADAF e o disco fino externo. Ao
ser iluminado pelo ADAF, o disco fino absorve e reprocessa uma parte dessa radiacao,
e o restante é refletido. A emissdo do disco fino por sua vez é espalhada pelo ADAF,
contribuindo para a emissao deste ltimo.

Em sintese, o método iterativo garante que sejam computados adequadamente os
efeitos do espalhamento na emissao sincrotron e Bremsstrahlung de cada célula do ADAF,
bem como na emissao do disco fino. Convém notar que nao é levado em conta o redshift
gravitacional dos fétons.

A modelagem da SED observada é realizada da mesma maneira que na segao 3.2.
Os parametros sdo mantidos nos mesmos valores obtidos na secdo anterior, m = 2 x 107,
T = 225, 7ot = 10°, 1 = 34°, a = 0.1, 5 = 0.9 e § = 0.01, com a excecao de 1, que é o
Unico parametro livre do ajuste. m é ajustado de maneira que a SED tedrica reproduza a
luminosidade em raios X observada.

Yuan obteve a melhor concordancia entre o modelo e a SED observada com o valor
m = 1.2 x 1072, A figura 3.7 mostra os continuos tedricos sobrepostos & SED observada,
onde estao indicadas separadamente a emissao do disco fino e do ADAF, bem como a
emissao total do sistema. Percebemos que a concordancia entre o modelo e as observagoes
¢ bastante satisfatéria, com algumas ressalvas. A observagao no radio em log(v) ~ 10
nao é bem reproduzida, bem como a porcao UV do espectro observado com o HST, o

que podemos perceber que acontece também com o modelo simplificado discutido na secao
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3.2 (ver figura 3.6). Tais falhas do modelo s@o discutidas na se¢do 3.4. As observagoes
no infravermelho incluem contaminacao aprecidvel da galdxia hospedeira, o que podemos
constatar pela descontinuidade entre as observacoes no 6ptico e no IR, e sao consideradas

como limites superiores a emissao do ntcleo.
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Figura 3.7: Emissao do ADAF e do disco fino de acordo com o modelo detalhado. A linha
pontilhada-tracejada mostra apenas a emissao do disco fino, enquanto a linha tracejada
mostra apenas a emissao do ADAF. A linha sélida é a emissao total do ADAF e do disco
fino.

A eficiéncia radiativa do ADAF é napar = 1 x 1073 (= 0.1%) e a eficiéncia radiativa
global do escoamento é 1, = 2x 1073 (= 0.2%). A taxa de acrecio 1 = 1.2 x 10~2 pode ser
expressa como 3.3 x 10?3 g s7! ou 5.3 x 1073 M, ano~!. A luminosidade total gerada pelo
ADAF é Lapar = 3.2 x 10*! erg s71, sendo que 78% dessa luminosidade é emitida em raios
X, Lx ApAaF = 2.5 X 10* erg s71. Lx apar estd em bom acordo com a luminosidade em
raios X medida da SED observada (secdo 2.4.1), Lx = 2.7 x 10*! erg s~!. A luminosidade
total do disco fino é Lgisco = 1.4 x 10%! erg s™1, de forma que a luminosidade total liberada
na acrecao de acordo com este modelo é Laer = Lgisco + Lapar = 4.6 x 10* erg s L.
Este valor de L, reproduz bem a luminosidade bolométrica estimada para a NGC 1097,
Lpo = 4.8 x 10*! erg s71, sendo ligeiramente maior que o valor da luminosidade fornecida
pelo modelo simplificado da secao 3.2.

Notamos que o modelo detalhado necessita de um valor de 7 maior que o valor
obtido usando o modelo simples para reproduzir as observagoes. Isto acontece pois no

modelo usado por Yuan é levada em conta a adveccao pelos elétrons, que é outro mecanismo
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de resfriamento dos elétrons além da irradiacao, de forma que sobra menos energia térmica
que pode ser irradiada pelos elétrons. Assim, para emitir uma determinada luminosidade
o modelo usado por Yuan necessita de uma taxa de acre¢ao mais alta (maior densidade e
maior dissipacdo viscosa) que o modelo simplificado.

Verificamos que o valor 7 = 1.2 x 1072 obtido com o modelo de Yuan é bastante
préximo do valor critico da taxa de acre¢@o previsto para este modelo (Esin et al., 1997,
Narayan et al., 1998b),

Thait 2 o = 0.01, (3.25)

onde usamos o valor o = 0.1. Este resultado foi obtido também realizando a modelagem
simplificada, porém constatamos que este valor de meit € uma ordem de grandeza maior
que o valor predito na secio 3.2, Mg &~ 2.8 x 1073 (equacio 3.24).

E importante colocar em contexto os valores inferidos para os principais parametros
da modelagem, 1 = 1.2 x 1072 e 7, = 225, com os inferidos para outros LLAGNs. A ordem
de grandeza de 7 estd de acordo com os valores tipicos inferidos na literatura, enquanto
que 1y € similar aos valores tipicos estimados na literatura. A tabela 3.1 lista os valores

tipicos encontrados na literatura desses parametros e as referéncias relevantes.

Objeto ™ Tir m Referéncia
NGC 1097 0.012 225 2 x 107 -
MS81 0.01 ~ 100 4 % 108 1
NGC 4579 0.03 ~ 100 4 % 108 1
NGC 4258 ~ 0.01 ~10—-100 4 x 107 2
NGC 4593¢ ~ 0.01 —0.1 30 1.4 x 107 3

Referéncias: (1) Quataert et al. 1999 (2) Gammie et al. 1999 (3) Lu & Wang 2000

@ QOs valores de m e 7, para este objeto foram estimados utilizando apenas um modelo de disco fino padréo,
sem o uso do modelo ADAF.

Tabela 3.1: Comparagao dos valores de 1 e ry, entre diferentes LLAGNs modelados com
um ADAF + disco fino. Indicamos também os valores de m, a massa do buraco negro
central para esses objetos. As unidades de medida dessas varidveis sao descritas na secao
3.2.

Até o presente nao existe uma explicagdo Unica para o mecanismo de transicao do
disco fino padrao para o ADAF, que ocorre no raio de transicao ry, (Narayan et al., 1998b).
Numa teoria autoconsistente do escoamento acretivo, ri, nao deveria ser um parametro
livre, mas deveria ser determinado pelas demais propriedades do escoamento. E aceito que
o valor de r; é determinado pelo valor de 1heit, embora a forma precisa dessa relacao nao
seja conhecida. Sabe-se também que a solugdo ADAF é permissivel somente para sistemas

para os quais Lpe/Lgaqa S 0.01 — 0.1, e espera-se que quanto menor o valor dessa razao,
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maior é a extensao do ADAF no escoamento acretivo e portanto maior é o valor de ry,
e vice-versa. Yuan & Narayan (2004) compilaram uma relagao dos valores de Lpo1/Lgqq
e os correspondentes valores de i obtidos de todos os objetos astrondémicos os quais ja
foram modelados usando o paradigma ADAF + disco fino (figura 3 do trabalho referido),
constatando uma clara correlacao entre essas duas variaveis. Verificamos que NGC 1097
obedece essa correlacao, através da insercao dos valores dessas varidveis obtidas no presente
trabalho na figura 3 de Yuan & Narayan (2004).

Finalizamos esta se¢do mostrando que a SED da NGC 1097 definitivamente nao
pode ser explicada como a emissao de um disco fino padrao que se estende até as dérbitas
mais internas permissiveis ao redor de um buraco negro, situadas em 3Rg ( tltimas érbitas
circulares estaveis, ver se¢ao 7.7 de Frank et al., 2002). A figura 3.8 mostra a emissao de um
disco de acrecao para diferentes valores de i sobreposta & SED observada da NGC 1097.
Como a eficiéncia radiativa dos discos finos é muito maior que a dos ADAFSs, para um
dado valor de 7 a luminosidade emitida pelo disco é muito maior que a luminosidade
correspondente de um ADAF com a mesma taxa de acregdo. Em particular, a primeira
curva superior corresponde & emissao de um disco fino acretando com m = 1.2 x 1072, o
valor inferido a partir do modelo ADAF + disco fino. Embora um disco fino acretando a
m = 3 x 107° (linha pontilhada na figura 3.8) consiga reproduzir bem o espectro UV da
NGC 1097, ele nao consegue explicar as demais partes da SED.

3.4 Deficiéncias da modelagem

A figura 3.9 mostra uma comparacao entre as SEDs preditas pelos modelos simples
(segao 3.2) e detalhado (secao 3.3). Percebemos que as SEDs previstas por ambos modelos
sao bastante similares, e percebemos também que ambas possuem deficiéncias similares na
reproducao da SED observada da NGC 1097.

Os modelos predizem uma emissao mais de uma ordem de magnitude menor que
a observacao no radio em log(v) ~ 10. Esta caracteristica é comum nos modelos ADAF
(Quataert et al., 1999, Yuan & Narayan, 2004), e a emissao no radio é bastante intensificada
caso seja incorporado a modelagem um jato de elétrons relativisticos nao-termalizados,
que é formado pela ejecao de uma pequena parte do escoamento nas proximidades do
buraco negro em ~ 2Rg (Yuan et al., 2003a, 2002a,b). Tal possibilidade seré explorada
num trabalho futuro (Nemmen et al. 2005, em preparagao). Outra possivel fenomeno que
intensificaria a emissao em radio seria a presenca de elétrons nao-termalizados no préprio
ADAF (Mahadevan, 1999, Yuan et al., 2003b).

Percebemos que os modelos predizem uma emissao significativamente menor que a
porcao UV do espectro observado com o HST, o que ja foi constatado na modelagem da
SED dos LLAGNs M81 e NGC 4579 (Quataert et al., 1999), embora a qualidade dos dados
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Figura 3.8: Emissao de um disco fino padrao que se estende até as dltimas érbitas circulares
estdveis ao redor do buraco negro central para diferentes valores de m. A partir da parte
inferior do grafico, os valores de 7 usados nos modelos sdo 1 x 107°, 3 x 10~ (linha
pontilhada), 1 x 107%, 1 x 1072 e 1.2 x 1072, respectivamente. A SED observada também

é mostrada para comparacao.

no UV desses objetos seja bastante inferior a dos dados apresentados neste trabalho. Uma
possibilidade intrigante que esta sendo investigada é que a emissao no UV da NGC 1097
origina-se de um starburst que sofre intensa extingao situado a 9 pc do nicleo. Uma
evidéncia a favor dessa explicacao é a presenca de linhas de absorcao estelares no espectro
do HST. Tal possibilidade serd estudada em trabalhos futuros (Storchi-Bergmann et al.,
2005).



CAPITULO 3. MODELAGEM DO CONTINUO 46

44 T T T T T

43

40 |
39 |

38 - TT

37

log[v L, (erg s'l)]

36 |

8 10 12 14 16 18 20
log[v (Hz)]

Figura 3.9: Comparacio entre a emissdao prevista pelos modelos simples (1 = 1.6 x 1073,
linha pontilhada-tracejada, secdo 3.2) e detalhado (i = 1.2 x 1072, linha sélida, secdo 3.3)
para o sistema ADAF + disco fino.
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Capitulo 4

Modelagem das linhas de emissao

4.1 Discos de acre¢cao como origem das linhas largas com

duplo pico

O que nos leva a crer que as linhas de emissdo largas com duplo pico observadas
nos AGNs sao originadas na superficie dos discos de acrecao é precisamente a presenca de
duplos picos, que sao a assinatura cinematica da emissao de gas em rotacao (Eracleous, 1998,
Chen et al., 1989), e a largura acentuada dessas linhas que implicam grandes velocidades
do material emissor. Outros argumentos a favor do cendrio dos discos de acregdo como um
tipo de BLR sao apresentados por Collin-Souffrin (1987). Para ilustrarmos a plausibilidade
desse cenario, podemos estimar a distancia do gés emissor de linhas ao buraco negro central,
assumindo rotagdo Kepleriana do gés (v = \/m) e usando a largura da linha Ha
observada na NGC 1097 (FWHM = 7500 km s~!). Adotando a massa do buraco negro de
2 x 107 Mg (Storchi-Bergmann et al., 2003) obtemos que a distancia tipica do material
emissor das linhas largas até o buraco negro central é GM /U%WHM ~ 800 Rg, que é um
valor tipico para discos de acrecao.

O primeiro modelo detalhado que teve sucesso em explicar o perfil de linhas de
emissao largas com duplo pico como tendo origem num disco de acrecao Kepleriano surgiu no
fim da década de 80, proposto por Chen et al. (1989). Tal modelo assume um disco uniforme
com simetria axial e inclui correcoes relativisticas, prevendo a ocorréncia caracteristica dos
duplos picos. Através da comparacao dos perfis de linhas tedéricos com as observagoes
da linha Ha do AGN Arp 102B, Chen et al. obtiveram a evidéncia cinemaética direta
mais convincente da presenca de discos de acrecdo em AGNs. Atualmente Arp 102B é
considerado o exemplo prototipico (Halpern et al., 1996) de AGN emissor de linhas largas
com duplo pico (a partir deste ponto chamamos de disklike os objetos emissores de linhas
largas com duplo pico, cujos perfis dessas linhas podem ser reproduzidos por modelos de

disco de acregao). Posteriormente o modelo foi desenvolvido com mais detalhes, com a
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incorporacao de efeitos de assimetria, tais como excentricidade do disco (Eracleous et al.,
1995), inomogeneidades (Zheng et al., 1991) e bracos espirais (Chakrabarti & Wiita, 1993).
A possivel existéncia de tais assimetrias nos discos fazem com que os perfis de linhas variem
com o tempo; por exemplo, no caso de um disco que possui um braco espiral, espera-se que
tal brago precessione ao redor do objeto central, correspondendo a uma variacao temporal do
perfil das linhas emitidas. Tal variabilidade temporal permite que os fendomenos dinamicos
dos discos sejam estudados e modelos para os perfis de emissao sejam testados em detalhes.

Os modelos de discos Keplerianos relativisticos tém sido aplicados com sucesso para
explicar os perfis das linhas de emissao largas Balmer com duplo pico de AGNs luminosos
tais como galdxias Seyfert (Rokaki et al., 1992), radio-galaxias e quasares radio-loud (Era-
cleous & Halpern, 1994, 2003, Strateva et al., 2003). Estes trés tiltimos trabalhos consistem
de buscas sistematicas por AGNs cujas linhas possuem duplo pico e estimam que tais linhas
estao presentes em &~ 10 — 20% das rddio-galdxias com linhas largas e em =~ 3% de todas
galdxias ativas. A NGC 1097 foi o primeiro LLAGN a apresentar linhas largas com duplo
pico (Storchi-Bergmann et al., 1993), que caracterizaram-se como um fenémeno transiente,
ja que as linhas de Balmer nao apresentavam duplo pico em observagoes anteriores. Posteri-
ormente foram observadas linhas largas com duplo pico em diversos LINERs semelhantes a
NGC 1097: NGC 4203 (Shields et al., 2000), NGC 4450 (Ho et al., 2000), NGC 4579 (Barth
et al., 2001), NGC 3065 (Eracleous & Halpern, 2001) e M81 (Bower et al., 1996). Existem
outros modelos cineméticos possiveis capazes de reproduzir algumas caracteristicas das lin-
has largas com duplo pico tais como buracos negros binarios ou jatos, porém tais modelos
sao desfavorecidos em relagdo aos modelos de disco de acrecao e muitas vezes as previsoes
tedricas desses modelos alternativos nao concordam com as observacoes dos perfis das lin-
has. As deficiéncias desses modelos sao discutidas por exemplo em Eracleous & Halpern
(1994), Eracleous (1998).

No contexto dos AGNs emissores de linhas largas com duplo pico, a NGC 1097 é
um caso singular. Dada a sua baixa luminosidade, a baixa massa do objeto central e o
fato da emissao de linhas largas ser um fendmeno transiente indicam que podemos esperar
que a escala de tempo das variagoes temporais nas linhas de emissao sejam da ordem de
meses a alguns anos. Podemos constatar isto calculando o tempo dinamico t4;;, do disco
(férmula 5.69 de Frank et al., 2002) que caracteriza a escala de tempo que as assimetrias

na superficie do disco demoram para se propagar, cujo valor é
tain = 5.7M6r§/2 ~ 1 mes, (4.1)

onde Mg é massa do buraco negro em unidades de 10% massas solares e r3 = /103, onde r é o
raio no disco em unidades de Rg. Através do monitoramento da linha Ha desse objeto num
periodo de cerca de 10 anos (1991-2002) Storchi-Bergmann et al. (2003) aplicaram modelos

cinematicos de disco de acregdo, concluindo que a evolugdao dinamica do perfil da linha
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Ha é bem modelada pela precessao de um brago espiral presente em um disco de acregao
circular, cuja regiao emissora de linhas é limitada pelos raios interno r; = 225 e externo
ro = 800, sendo que o periodo de precessao do brago espiral é de 5.5 anos. Este valor de rq
corresponde ao raio de transi¢ao do disco fino ao ADAF, conforme discussao no capitulo 3.
Podemos associar o raio externo r ao raio no qual a auto-gravidade vertical do disco excede
a componente vertical da forca gravitacional do buraco negro, o que possivelmente causa a
fragmentagao do disco em nuvens separadas devido a perturbacao do equilibrio hidrostético

vertical.

4.2 Mecanismos fisicos responsaveis pela emissao de linhas

Cabe perguntar se um disco de acrecao possui condigoes fisicas favoraveis a produgao
de linhas de emissao. Seguindo Chen et al. (1989) e Eracleous & Halpern (1994) estudamos
o balanco energético do disco de acregao, investigando se a taxa de geracao de energia
localmente por dissipagao viscosa no disco é suficiente para explicar a luminosidade da
linha Ha. A taxa de dissipagao é obtida integrando a expressao do fluxo total de energia
gravitacional irradiado pelas duas faces do disco sobre a area da regiao emissora de linhas,

donde obtemos que taxa de dissipagao local (equagao 5.21 de Frank et al., 2002) é dada por

1 1
Waisco = gGMM [ (1 - 3) - = <1 - 3)] ~ 6.5 x 10" erg s, (4.2)

1 ™ 2 2

usando os valores de M e M deduzidos na segao 3.3. Percebemos que Ly /Wiisco = 0.007,
contrariamente as estimativas de Eracleous & Halpern (1994) para disklike AGNs luminosos
(Ltia/Waisco = 0.2 — 3), o que indicaria que o disco libera localmente uma quantidade de
energia capaz de explicar as luminosidades das linhas de emissao. Tal andlise no entanto nao
considera que se a Unica fonte de energia do disco for dissipagao viscosa entao a temperatura
efetiva do gds é muito baixa (2000 - 3000 K, e.g., Collin-Souffrin, 1987) para permitir a
emissao de linhas de recombinacao, que requerem um plasma com temperaturas maiores
que 5000 K (Osterbrock, 1989). No caso de NGC 1097 o valor médio da temperatura efetiva
T(r) (equagao 3.7) desde 1y = 225 até 500 Rg é

1 500
(T) = / T(r)dr =2170 K. (4.3)
Ar Jazs
Além disso, como consequéncia da baixa temperatura efetiva do gas, a energia gravita-
cional Wyiseo € irradiada pela fotosfera como emissao continua no 6ptico e UV préximo,
contribuindo fracamente para a ionizagdo do plasma.
Assim, as baixas temperaturas atingidas mediante dissipacao viscosa local e o fraco

continuo gerado pelo disco demonstram a necessidade de uma fonte radiativa externa capaz
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de iluminar a atmosfera do disco, criando condi¢bes propicias para a fotoionizacao do gés e
consequente emissao de linhas.

Levando em conta a discussao realizada no capitulo 3 bem como os resultados promis-
sores obtidos modelando o continuo nuclear de NGC 1097 com um modelo ADAF + disco
fino, uma hipdtese bastante plausivel é associar a fonte de iluminacgao do disco de acregao
ao ADAF que ocorre na parte interna do escoamento para a qual r < 71, conforme ilus-
tragao na figura 4.2. Chen & Halpern (1989) propuseram um modelo bastante semelhante
ao ADAF para a fonte iluminante do disco de acrecdo da nicleo de Arp 102B, embora na
época em que tal trabalho foi realizado os ADAFs ainda nao haviam sido estudados em
detalhe e o modelo que mais se assemelhava a ADAFSs era o toro de fons quentes proposto
por Rees et al. (1982), que pode ser considerado um dos passos iniciais no desenvolvimento
da teoria ADAF.

Neste capitulo verificamos se o modelo adotado para o escoamento acretivo do niicleo
da NGC 1097 produz um continuo ionizante capaz de reproduzir as linhas de emissao largas
com duplo pico presentes no espectro observado com o HST, que supostamente originam-se
no disco de acregao que rodeia o ADAF. Para isto simulamos as condi¢oes de fotoionizacao
do plasma que compée o disco de acrecdo pelo continuo do ADAF, levando em conta a
geometria de iluminacao e demais propriedades do disco tais como a densidade. Cabe notar
que nosso objetivo nao é prever o perfil detalhado das linhas de emissao mas somente as suas
intensidades, pois a modelagem do perfil das linhas ja foi realizada por Storchi-Bergmann
et al. (2003).

4.3 Modelos de fotoionizagao

Modelos de fotoionizagao de discos de acrecao iluminados foram desenvolvidos numa
série de artigos no inicio da década de 90 por Suzy Collin-Souffrin e Anne Marie Dumont
(Collin-Souffrin & Dumont, 1989, 1990, Dumont & Collin-Souffrin, 1990b,a,c) e aplicados
na simulagao do espectro de linhas de emissdo de um conjunto de galaxias Seyferts por
Rokaki et al. (1992). Tais modelos fornecem um tratamento simplificado das condigoes
fisicas de plasmas fracamente fotoionizados com altas densidades, cujas densidades chegam

a ~ 10 c¢cm™3

e as densidades de coluna verticais excedem 10?° cm™2, fornecendo as
intensidades das linhas de baixa e alta ionizacgao.

Atualmente, existem diversos codigos em grande escala disponiveis publicamente
que simulam a fotoionizacdo de plasmas, tais como Cloudy*, XSTAR' e MAPPINGS?.

Tais cédigos incluem um tratamento com diferentes niveis de complexidade dos processos

*http://www.nublado.org
Thttp://heasarc.gsfc.nasa.gov /docs/software/xstar /xstar.html
thttp://cfa-www.harvard.edu/ lkewley/Mappings/
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microfisicos que afetam o plasma e causam a emissao de radiacao. Uma revisao sobre resul-
tados de simulacoes de nuvens fotoionizadas consta em Ferland (2003); comparagoes entre
os resultados dos diferentes cédigos disponiveis podem ser encontradas em Ferland & Savin
(2001). Dentre esses codigos, escolhemos utilizar o Cloudy por diversos motivos: ele possui
ampla documentagao de referéncia (Ferland, 2002), seu c6digo é continuamente atualizado, o
banco de dados atomicos (segdes de choque etc) bem como a prescrigao dos processos fisicos
sao bastante estensos e detalhados, e por tdltimo este cddigo é extensivamente utilizado na
literatura.

Discutimos agora as alteragoes causadas na atmosfera dos discos de acrecao pela
iluminagdo por um continuo ionizante que se estende até raios X duros. Seguindo Collin-
Souffrin & Dumont (1990), Dumont & Collin-Souffrin (1990b), na regiao emissora de linhas
a densidade de coluna vertical N é tal que N > 2 x 10%® cm™2 de forma que a espessura
geométrica do disco é maior que o comprimento de penetracao dos fétons em raios X. O
continuo ionizante é totalmente absorvido por uma camada abaixo da superficie do disco
e induz modificacGes apreciaveis nessa camada em relacao a estrutura predita pela teoria
padrao dos discos finos. A espessura dessa regiao é aproximadamente o comprimento de
penetracio dos raios X duros, sua temperatura esté no intervalo ~ 4000 — 10* K, sua densi-
dade é consideravelmente menor que a densidade predita para a regiao central do disco e ela
é opticamente fina, sendo denominada cromosfera. As linhas de emissdo originam-se nesta
regiao, que é aquecida radiativamente. Tal regiao nao estd em equilibrio termodinamico
local. Abaixo da cromosfera fica uma regiao mais fria (7" ~ 3000 K) e opticamente espessa
aquecida pela dissipacao local de energia gravitacional, descrita pela teoria padrao dos dis-
cos finos. Denominamos tal regiao fotosfera, sendo que o continuo do disco origina-se dessa
regiao. As condicoes de equilibrio termodindmico local sao satisfeitas nesta regiao. Assim,
a atmosfera do disco é andloga a atmosfera de uma estrela fria, de forma que podemos
basicamente dividir verticalmente o disco em duas camadas: a fotosfera e a cromosfera.
Esta estratificacao vertical do disco é ilustrada na figura 4.1. Nosso objetivo é modelar
as propriedades da cromosfera, ji que é nesta regiao que as linhas de emissao largas sao
criadas.

Na secao 4.4 descrevemos a metodologia da modelagem da fotoionizagao da atmos-
fera do disco de acrecao iluminado pelo ADAF: a implementacao da geometria do disco,
densidade, especificagao do continuo iluminante etc. Na se¢ao 4.5 descrevemos os resultados
desta modelagem: luminosidades integradas das linhas de emissao produzidas no disco de
acrecao, o estado do plasma emissor etc. Finalizamos o capitulo com as perspectivas de

refinamento da simulacao na secao 4.6.
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Figura 4.1: Estrutura vertical da atmosfera do disco de acregdo, onde estao indicadas as
temperaturas tipicas de cada camada.

4.4 Metodologia da modelagem

Utilizamos a versao 96 do programa Cloudy (Ferland, 2002). Para simular a fo-
toionizagao do plasma do disco de acrecao devemos especificar o continuo incidente e as
propriedades da atmosfera do disco, tais como a composicao quimica, a geometria e a den-
sidade. Modificamos um script escrito por Aaron Barth que fornece os dados de entrada
necessarios para o Cloudy funcionar e escrevemos um programa em Maple que calcula os
valores desses dados de entrada (ver apéndice A).

Adotamos como continuo incidente na atmosfera do disco fino o continuo produzido
no ADAF + disco fino modelado na segao 3.3 (ver figura 3.7). A contribuigdo da emissao
do disco fino a fotoionizacdo da cromosfera é pequena, ja que o bump do disco contribui
principalmente no éptico e no UV préximo. A luminosidade ionizante emitida pelo ADAF
é Lion = 2.82 x 10%! erg s—L.

Adotamos que a composicao quimica do disco é solar, o que é razodvel ji que o gas
que compoe o escoamento acretivo provavelmente se originou do rompimento de uma estrela
pelas forcas de maré (e.g., Storchi-Bergmann et al., 2003).

A especificacao correta da densidade do géds constitui um ponto essencial na mode-
lagem. Usando a teoria padrao dos discos finos, a densidade total de hidrogénio (incluindo

hidrogénio ionizado e neutro) no centro do disco pode ser expressa como

ne = 9.3 X 1018oz_7/10]\'42161/20Mg/gRl_All‘r)/gfll/5 cm ™3, (4.4)
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onde « é o parametro de viscosidade, Mg é a taxa de acrecao em unidades de 10?6 g s71,
My é a massa do buraco negro em unidades de 10% massas solares, R14 é o raio em unidades
de 10" cm e f = 1 — +/3/r (ver equacio 5.49 de Frank et al. 2002 ou equagao 2.19 de
Shakura & Sunyaev 1973). No caso da NGC 1097 o valor tipico de n. é n, ~ 105 cm=3.
A presenga de um continuo externo iluminante que se estende até raios X duros modifica
a estrutura vertical e radial do disco apreciavelmente em relacao a estrutura predita pela
teoria padrao, criando uma cromosfera aquecida radiativamente pelo continuo iluminante.
Esta cromosfera é responsdvel pelas emissao de linhas e pode ser dividida verticalmente
em duas camadas que denominamos zonas H I e H I* (Dumont & Collin-Souffrin, 1990b,
Collin-Souffrin & Dumont, 1989), conforme a figura 4.1. A zona H II é a regiao mais externa
da cromosfera, é bastante ionizada e fina, absorve a maior parte dos fétons no UV e em raios
X moles, possui temperaturas ~ 2 x 104 K e é responsavel pela geracido da maior parte das
linhas de alta ionizacao e uma pequena fracao das linhas de baixa ionizacao. A zona H I*
localiza-se abaixo da zona H II, é mais espessa e fria que esta e fracamente ionizada, absorve
a maior parte dos fétons em raios X duros, sendo responsavel pela geracao da maior parte
das linhas de baixa ionizacdo e uma fragdo muito pequena das linhas de alta ionizagao.

Assumimos que a cromosfera do disco é descrita por um valor uniforme “efetivo”
de densidade n¢o que é um parametro livre na nossa modelagem. Deduzimos o valor de
Nero Mais proximo do valor real realizando as simulagoes para diferentes valores de nepo, no
intervalo 1012 — 10" cm™3, e verificando qual valor de n¢r, melhor reproduz as intensidades
observadas das linhas.

Os cddigos de fotoionizagao citados anteriormente possuem limitagbes comuns no
que concerne a geometria do gds iluminado: a geometria é sempre esférica; as simulagoes
sao unidimensionais, ou seja, simulam a propagacgao dos raios apenas na dire¢ao radial; a
fonte de continuo ionizante é pontual e localizada no centro da esfera. Esta ltima hipotese
é valida quando é simulada a fotoionizacao da NLR e da BLR, porém no presente caso o
tamanho da fonte ionizante é comparavel ao tamanho da regiao ocupada pelo gés ionizado.
Dada a geometria de iluminagao do disco de acrecao, rigorosamente necessitariamos de uma
simulacao 2D, porém no momento nao existem codigos 2D ou 3D que incorporem um nivel
de tratamento das condigoes fisicas do gés e da radiacao comparaveis aos cédigos 1D citados
anteriormente. O tnico codigo de fotoionizacao 3D que o presente autor conhece chama-
se Mocassin® e estd em estdgio priméario de desenvolvimento. Ao adotarmos utilizar um
cddigo 1D que padece das limitagoes acima, um desafio que encontramos é como especificar
adequadamente a geometria do disco de acrecao e da fonte iluminante. A abordagem que

adotamos para fins de simulagao é mapear a geometria cilindrica do disco na geometria de

SERCOLANO, B., BARLOW, M. J., STOREY, P. J. & LIU, X. W. MOCASSIN: a fully three-dimensional
Monte Carlo photoionization code, MNRAS, Oxford, v. 340, p. 1136-1152, Apr. 2003.
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uma casca esférica cuja espessura é muito menor que o seu raio, de forma que a geome-
tria da casca é efetivamente plano-paralela, conforme ilustrado na figura 4.2. Adotamos
a representacao mais realistica da geometria do ADAF levando em conta as limitagoes da
simulagdo, e chamamos a atengao para o resultado obtido por Dumont & Collin-Souffrin
(1990a) de que na presenga de um continuo ionizante duro e nao-térmico as razoes das lin-
has de emissao do disco dependem fracamente da geometria de iluminagao, de forma que se
substituimos o ADAF por uma geometria de iluminagao mais simples essas razoes variam
pouco.

Tratamos apenas uma das duas faces iluminadas do disco, a que esta na direcao da
nossa linha de visada, ja4 que como a fotosfera é opticamente espessa, a radiacdo emergente
da face oposta na direcao do observador é reabsorvida pelo gas. Adotamos que o disco é
caracterizado por um valor uniforme da escala de altura H = H(r,,) = 3.2 x 102 cm =
0.54 Rg, medida num raio tipico do disco situado a meia distancia r,, = r1 + Ar/2 =
512.5 entre o raio interno (r; = 225) e o raio externo (ro = 800) da regiao emissora de
linhas; ou seja, o disco é plano. A espessura da casca esférica é igual a escala de altura
do disco, porém o raio interno da casca esférica 7, . nao é igual ao raio interno do disco
r1. Inicialmente adotamos i, . como a distancia média percorrida pelo fétons provenientes
do ADAF até o disco fino, considerando o ADAF como uma esfera de raio ro = 200 e
emissividade uniforme e o disco como um plano. Constatamos que isto corresponde em
Otima aproximagao a substituir a fonte esférica por duas fontes pontuais simétricas, cada
uma localizada no centréide geométrico de uma semi-esfera de raio rg, conforme geometria
proposta por Dumont & Collin-Souffrin (1990b). Adotando esta geometria o valor de 7y,
é dado pela distancia que os fotons emitidos pela fonte pontual percorrem até atingirem
o anel localizado no raio r,, do disco, de forma que 7, . = 518. O apéndice B discute
com mais detalhes a geometria de iluminacao do disco de acrecao adotada na simulacao,
mostrando a obtengao do valor de iy c.

Como a incidéncia dos raios provenientes do ADAF no disco nao é normal ao plano
do disco (ver figura 4.2), devemos estimar o angulo de incidéncia ~ desses raios, medido em
relacdo a normal do disco (v = 0 corresponde a incidéncia normal). Adotamos v como o
valor médio dos angulos de incidéncia dos raios originados do ADAF e calculamos seu valor
como 7 = 82°, onde usamos a geometria da fonte iluminante pontual descrita no paragrafo
anterior. O apéndice B mostra a dedugao da expressao que determina o valor de . O
tnico efeito nas simulacoes do Cloudy de incluir um angulo de incidéncia é a atenuacao da
radiagao incidente no gés de 7,(z)/ cos~, onde 7,(z) é a profundida 6ptica na altura z do
disco.

O fator de cobertura (covering factor) de uma certa quantidade de gés por uma fonte
iluminante corresponde & fragdo da energia emitida pela fonte que é interceptada pelo gas. O

fator de cobertura de um disco de acrecao por uma fonte iluminante esférica opticamente fina
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Figura 4.2: Esquerda: Geometria da iluminagao do disco de acrecao pelo ADAF. A figura
nao estd em escala Direita: Geometria da casca esférica que representa o disco de acrecao
na simulagao com o Cloudy.

foi calculado por Chen & Halpern (1989), de forma que usamos este resultado para calcular
o fator de cobertura f. do disco pelo ADAF. Como Chen & Halpern (1989) forneceram o
resultado para f. através de um gréfico (figura 5a do artigo citado), extraimos os pontos

desse grafico e interpolamos uma lei de poténcia aos pontos, deduzindo que a expressao

ORSON
foel—=)=021(— : (4.5)
To To

onde rg = 200 é o raio adotado do ADAF e r = 225 é raio interno do disco fino. f.(r1/ro) é

o fator de cobertura de um disco que se estende desde rq até o infinito; o fator de cobertura

para o fator de cobertura é

para um disco de extensao finita com raio externo ry é dado por f.(r1) — fc(r2), donde
obtemos que o fator de cobertura do disco da NGC 1097 com ro = 800 é f. = 0.14. Notemos
que o valor maximo de f, para um disco de extensao infinita é 0.21, obtido quando r; = rg.

O volume da casca esférica que representa o disco de acregao na simulagao geral-
mente é maior que o volume do disco, e como consequéncia da igualdade das densidades
de ambas estruturas a massa total da casca esférica é geralmente maior que a massa to-
tal do disco. Para obtermos consisténcia na simulacao devemos tornar a massa total da
casca esférica igual & massa total do disco, introduzindo o fator de preenchimento (filling
factor, Osterbrock, 1989) f tal que f = Viisco/Veasca < 1. Se a massa total do disco é
Mdisco = PVdisco, @ Massa total da casca passa a ser Measca = fPVeasca = Mdisco- Calculamos

que neste caso f = 0.62.
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Um parametro introduzido por Chen & Halpern (1989) utilizado na modelagem
do perfil da linha Ha é o alargamento local das linhas de emissao oes, causado pelo es-
palhamento da radiagdo pelos elétrons na atmosfera do disco. Através da modelagem da
variabilidade da linha Ha em NGC 1097, Storchi-Bergmann et al. (2003) obteve que o valor
tipico desse parametro é oo = 1200 km s~!. Incorporamos essa dispersdo local de veloci-
dades das linhas na nossa simulacao.

Quantidades tais como a escala de altura H e a densidade n., variam radialmente
no disco de acrecao, de forma que rigorosamente teriamos que levar em conta essa variagao
radial na simulagdo da fotoionizagdo da atmosfera do disco. Consideraremos tais efeitos

num trabalho futuro (Nemmen et al., em preparagao).

4.5 Resultados

Os observaveis de interesse na modelagem das linhas de emissao sao as luminosidades
integradas das linhas bem como as razoes dessas luminosidades em relagao a luminosidade
da linha de referéncia H3. Estes observaveis estao listados na tabela 4.1.

Consideramos dois casos de iluminacao, correspondendo a diferentes valores do
angulo dos raios do ADAF em relacdo a normal do disco: (a) v = 0 e (b) v = 82°. A
secao 4.5.1 descreve os resultados da modelagem para o caso (a) de iluminacdo e a segao

4.5.2 descreve os resultados para o caso (b).

4.5.1 Modelo (a): v=0°

Obtivemos uma concordancia satisfatéria entre os resultados da modelagem e as

3. Um pardmetro comumente utilizado nos estudos de

observacoes com Nero = 10'3 cm
fotoionizagao de plasmas astrofisicos é o parametro de ionizagao U (Peterson, 1997), definido
como a razao entre a densidade de fétons ionizantes emitidos pela fonte central e a densidade

total de hidrogénio na face iluminada do plasma tal que

Q(H)

U= —>F-—-+— 4.6
47”“1211, <CMNero ’ (4.6)
onde
am = [~ ay (4.7)
13.6ev W '

¢é a taxa de fétons ionizantes emitidos pela fonte central e ¢ é a velocidade da luz. O valor
de U resultante é U = 10~

A tabela 4.1 mostra os valores observados e tedricos das luminosidades integradas
das linhas de emissao largas. Vemos que a concordancia entre as previsoes do modelo e as

observagoes ¢ satisfatéria para a maior parte das linhas, exceto para Lo cuja razao La/HS
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predita pelo modelo é consideravelmente maior que a razao observada. Isto é uma car-
acteristica dos cdédigos de fotoionizagao atuais, que mesmo com densidades maiores que

10" cm™3 e densidades de coluna verticais maiores que 10?3 cm™2

nao produzem razoes
La/HB menores que 3. Os modelos de discos fotoionizados desenvolvidos por Dumont &
Collin-Souffrin predizem razoes La/HB < 1 e atribuem essa pequena razao a uma com-
binacao de um conjunto de efeitos em meios com altas densidades que destroem os fotons

da linha La (ver também, e.g., Eracleous 1998, Halpern et al. 1996):

e A profundidade 6ptica na linha Lo (71,,) é acentuada, o que causa o “aprisionamento”

dos fétons dessa linha pelo plasma.

e Os atomos de H no nivel n = 2 sofrem desexcitagao colisional, que é um efeito impor-
tante para La quando n > 101 em =2 (Collin-Souffrin & Dumont, 1989);

e Um efeito possivelmente importante é uma profundidade éptica moderada no continuo
de Balmer (7B,), indicando que a fotoionizac¢ao do nivel n = 2 é importante (Halpern

et al., 1996). Nossa simulacao em particular prediz 7, = 3.5.

Estes efeitos explicam também a auséncia de duplo pico no perfil da linha La (figura 2.6).
Podemos concluir que tais efeitos provavelmente nao sao tratados de maneira correta na

presente versao do Cloudy.

Luminosidade
Linha Integrada Razao (Liinha/Lug)
(erg s7)

Obs.  Modelo (a) ¢j5,. | Obs. Modelo (a) ¢y

HpB A\4861 39.056 38.564 38.767 1 1 1
Ha A6563 | 39.663 39.287 39.370 | 4.05 5.28 4.01
La 21216 38.065 39.188 39.184 | 0.16 4.21 2.61
Mg IT A2800 | 39.31 39.092 39.230 | 2.76 3.37 2.9
Na I A\5892 38.6 38.447 38.797 | 0.53 0.76 1.07

Tabela 4.1: Comparacao entre as luminosidades das linhas de emissao observadas e mod-
eladas para v = 0°. A coluna Modelo (a) contém os resultados da simulacao com vy = 0°
e Nero = 102 c¢cm™2; a coluna q;dic contém os resultados da simulacao com os mes-
mos parametros do modelo (a) porém introduzindo ad hoc uma taxa de aquecimento
q;dic = 1.6 x 1072 erg cm™3 s7! (final desta secdo). As luminosidades estdo em escala
logaritmica.

A densidade de coluna vertical de hidrogénio na cromosfera é Ny = 1.3 x 1025 cm 2.

Corroborando a nossa hipétese de que enxergamos apenas a face do disco na nossa direcao,
a profundidade 6ptica na linha Ho da metade do disco é Tho ~ 103.
O valor médio sobre z da fracao de dtomos neutros de H na cromosfera é (ngi1/nm) ~

1, ou seja, o disco é praticamente neutro. O valor médio sobre z da fragdo de ionizacao
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de H é (npm/nu) ~ 1073. Podemos estimar a extensdo das zonas H II e H I* a partir da
variagao de nyr/ng com z mostrada na figura 4.3. Assumindo que a zona H II termine na
altura em que a fracao de hidrogénio ionizado torna-se menor que a fracao de hidrogénio
neutro (nyg = ny), obtemos um limite superior para a espessura da zona H IT de Azpr ~
1.2 x 10° cm = 3.8 x 1078H. O fim da zona H I* coincide com o fim da cromosfera, onde
a emissao de linhas no optico é insignificante. Na altura limite z g« desta zona T torna-se
inferior a 4000 K e a simulacao do Cloudy para. Obtemos que a espessura da zona H I* é
Azgp ~ 2 x 1012 cm = 0.63H.

0.9 E

0.7 |- -

\
\
‘
05 ‘ .
\\
\\
\
0.4 .
\
‘
\

06 - B .

Fracao de ionizacao

\
\\
02t \ i
‘\

01 HIL HI* A

0 I I I B S ) I
1 100 10000 1e+006 1e+008 1e+010 1e+012

H-z (cm)

Figura 4.3: Fragao de ionizagao de H I e H II. O eixo horizontal indica a profundidade no
disco a partir do face iluminada em escala logaritmica. Os limites das zonas H Il e H I*
estao indicados.

O valor médio sobre z da temperatura é (T') = 4490 K, sendo que o valor mdximo
10200 K ¢é atingido na superficie do disco e o valor minimo de 4000 K é atingido em
z =z = 2 x 1012 em = 0.63H (a simulagdo péara quando T atinge um valor inferior
a 4000 K). A figura 4.4 mostra a variagao da temperatura do disco com a altura, onde estao
indicados os limites das zonas H Il e H I*. A figura 4.5 mostra a variacdo da emissividade
das linhas com a altura.

Mencionamos o efeito que a presenca de fontes de aquecimento adicionais no plasma
da cromosfera exerce sobre o espectro de linhas resultante. Verificamos que a concordéancia
entre os resultados da simulacdo com o Cloudy e as observagoes das linhas Ha e Mg 11

¢é significativamente melhorada ao introduzimos uma taxa de aquecimento uniforme na
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Figura 4.4: Variagao vertical da temperatura no disco. O eixo horizontal indica a profun-
didade no disco a partir do face iluminada em escala logaritmica. Os limites das zonas H
II e H I* estao indicados.

cromosfera dada por q;tﬁc =18.6¢g7 =1.6 x 1073 erg cm™3 s~ !, onde
gt = 9x 104a1/10M276/10M§1/8R1_433/8f17/5 erg cm > s
= 85x10 % ergem 37! (4.8)

é a taxa de geracao de energia por dissipagao viscosa em z = 0 calculada no raio r,, (Frank
et al., 2002). As tabela 4.1 mostra os resultados da simulagao levando em conta q:dic nas
colunas apropriadas. A introducao de q:dic ¢é totalmente ad hoc e a principio nao pode
ter origem na energia gravitacional, pois a energia térmica gerada por dissipagao viscosa
no disco fino é totalmente irradiada localmente e tem uma fraca influéncia no equilibrio
de ionizagdo da cromosfera, pois é fracamente absorvida por esta como mencionado na

discussao que segue a equacao (4.2).

4.5.2 Modelo (b): v =82°

Nao obtivemos uma concordancia satisfatéria entre as luminosidades observadas das
linhas largas e os resultados da modelagem com o valor v = 82° estimado na segao 4.4,
embora nossas estimativas mostrem que a incidéncia inclinada dos raios seja uma descri¢ao

mais realistica da iluminacao do disco fino. Dentre os valores da densidade efetiva n¢y, no
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Emissividade (unidades arbitrarias)
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Figura 4.5: Emissividades das linhas HB, Ha e La normalizadas em relagao aos seus valores
maximos. O eixo horizontal indica a profundidade no disco a partir do face iluminada em
escala logaritmica. Os limites das zonas H II e H I* estao indicados.

intervalo 102 — 101 cm™3 que testamos, o valor que produziu os resultados mais parecidos
com as luminosidades observadas foi 10'2® cm™3. A tabela 4.2 compara os valores obser-
vados das luminosidades integradas das linhas largas com os valores teéricos para v = 82°,
Nero = 10129 ecm™3 e U = 107446, Acreditamos que uma simulacdo mais detalhada da
fotoionizacao do disco levando em conta a variacao radial das propriedades da atmosfera
resulte numa melhor concordancia entre os resultados da simulagao e as observagoes (se¢ao
4.6).

Luminosidade
Linha Integrada Razao (Liinha/Lugp)
(erg s)
Obs.  Modelo (b) | Obs.  Modelo (b)
HpB \4861 39.056 37.866 1 1
Ha A6563 | 39.663 38.745 4.05 7.56
La 21216 38.065 38.770 0.16 8
Mg IT A2800 | 39.31 38.541 2.76 4.73
Na I A\5892 38.6 37.961 0.53 1.24

Tabela 4.2: Comparacao entre as luminosidades das linhas de emissao observadas e mode-
ladas para v = 81° e ngo = 10125 cm™3. As luminosidades estdo em escala logarftmica.
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4.5.3 Comparacao com resultados do modelo de Dumont & Collin

Comparamos os resultados obtidos na se¢ao 4.5.1 (modelo (a)) com os resultados do
modelo de fotoionizagao de discos de acregao desenvolvido por Collin-Souffrin & Dumont
(1990), Dumont & Collin-Souffrin (1990b,a).

Usando o modelo de Dumont & Collin-Souffrin que leva em conta a variagao vertical
da densidade nas zonas H II e H I* (Collin-Souffrin & Dumont, 1990, Dumont & Collin-
Souffrin, 1990b), obtemos que as médias verticais da densidade nas zonas H Il e H I*
calculadas no raio r,, = 512.5 sdo (n)py = 1.1 x 10" em™3 e (n)pr = 5.5 x 10 ecm~3;
a média vertical da densidade em toda a cromosfera é (n)crom. = 4.4 X 101 em—3. Vemos
que estes valores sao bastante semelhantes ao valor “efetivo” da densidade da cromosfera
deduzido neste trabalho, neo = 1013 cm™3.

Comparamos as razoes das linhas medidas em NGC 1097 com as preditas por Rokaki
et al. (1992) ao aplicar o modelo de Dumont & Collin-Souffrin na modelagem das linhas de
emissao de diversas galaxias Seyfert. O modelo usado por Rokaki et al. adota uma geometria
para a fonte iluminante do disco de acrecao na qual o disco é iluminado indiretamente pela
radiagao de uma fonte central que é espalhada de volta ao disco por um meio difusivo quente
(Dumont & Collin-Souffrin, 1990b). A tabela 4.3 mostra uma comparacao entre alguns
resultados amostrativos da modelagem feita por Rokaki et al. e alguns resultados tedricos e
observacionais obtidos para NGC 1097. Notemos a similaridade entre os valores das razoes
das linhas medidas em NGC 1097 e as razoes obtidas teoricamente por Rokaki et al., apesar
das diferengas de valores de 1, m e Lpo/Lggq entre esses objetos. A semelhanca entre os
valores de i provavelmente é uma consequéncia de efeitos de selecao (Eracleous & Halpern,
1994): discos vistos com i ~ 0 ndo apresentam linhas com duplo pico, e discos vistos com
valores grandes de i sofrem um possivel obscurecimento pelo toro de poeira postulado no
modelo unificado. Convém notar que quando o continuo iluminante é nao-térmico e duro as
razoes das linhas de emissao dependem fracamente da luminosidade ionizante e da geometria

de iluminagao (Dumont & Collin-Souffrin, 1990a).

4.6 Perspectivas de refinamento da modelagem

Neste trabalho desprezamos a variacao radial e vertical das quantidades ny(r, 2) e
H(r) caracteristicas do disco, adotando que o disco é uniformemente descrito pelos valores
dessas quantias tomadas no raio médio r, = 512.5. Usamos a teoria padrao de discos
finos nao-iluminados para estimar H e caracterizamos a cromosfera do disco através de
um valor uniforme “efetivo” da densidade n¢. Entretanto, a iluminacao da atmosfera do
disco por raios X causa modificagoes consideraveis na estrutura da atmosfera em relacao

a estrutura predita pela teoria padrao, principalmente na cromosfera. O principal efeito
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Objeto m LBOI/LEdd Tfonte m Ha/Hﬂ LO(/Hﬁ i (O)b
NGC 1097 0.012 19x107% =225 2x107  4.05° 0.16¢ 34
5.2874 4.21¢4
Arp 102B 1.6x107* 26x1073 150 3 x 108 4.07 0.15 33
ou 2.6 x 1073
NGC 3227 79x1073% 9.7x1073 60  81x10" 4.53 0.86 40
NGC 5548 0.011 0.04 250  7.6x107  4.64 0.17 50

¢ Raio da fonte central de radiacdo ionizante em unidades de Rs.

S

Angulo de inclinacao do disco em relagao a linha de visada.
¢ Razao observada.

4 Razdo que resulta do modelo (a) (secdo 4.5.1).

Tabela 4.3: Comparacao entre os parametros que caracterizam os discos de acrecao emis-
sores de linhas de algumas galaxias Seyfert estudadas por Rokaki et al. (1992) e o disco de
NGC1097.

da iluminagao é criar uma estratificacao vertical da densidade nas zonas H IT e H I* da
cromosfera (Collin-Souffrin & Dumont, 1990, Dumont & Collin-Souffrin, 1990b).

Num trabalho futuro pretendemos simular a fotoionizagao do disco mais detalhada-
mente usando o Cloudy, dividindo o disco radialmente em véarios anéis de pequena largura
e calculando separadamente a estrutura de cada anel levando em conta as alteragoes na
estrutura da atmosfera do disco causadas pela iluminagao por raios X, o que provavelmente

resultarda numa melhor concordancia entre as previsoes do modelo e as observacoes.
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Capitulo 5

Conclusao

5.1 Sumario

Neste trabalho modelamos de forma autoconsistente o espectro continuo de energia
e o fluxo das linhas de emissao largas com duplo pico observados no nucleo da galdxia
NGC 1097 como tendo origem num escoamento acretivo de plasma ao redor do buraco negro
central. A parte interna do escoamento mais préxima do buraco negro (R < 225 Rg, onde
Rg é o raio de Schwartzschild) é opticamente fina, geometricamente espessa, dominada por
adveccao (chamada ADAF) e a parte externa (R > 225 Rg) consiste num disco de acregao
geometricamente fino, opticamente espesso.

A distribuicao espectral de energia (SED) que modelamos consiste de observagoes
num amplo intervalo de frequéncias. Para construir a SED, coletamos dados de trabalhos
anteriores nos intervalos espectrais radio e infravermelho, e apresentamos novas observagoes
no o6ptico, ultravioleta e raios X realizadas por colaboradores com os telescépios Hubble e
Chandra. O ADAF é responsavel por emissao continua que se estende desde o radio até
raios X, enquanto o disco fino é responsavel por uma fraca emissao continua no 6ptico -
ultravioleta. Utilizamos inicialmente uma prescricao fisica simplificada para o escoamento
acretivo e obtivemos bons resultados na reproducao da SED observada; posteriormente
refinamos a modelagem do continuo gracas a colaboragao do pesquisador Feng Yuan.

Modelamos as intensidades das linhas de baixa ionizacao largas com duplo pico
observadas com o telescopio Hubble como emissao da atmosfera do disco fino fotoionizada
pelo continuo ionizante emitido pelo ADAF, usando o programa Cloudy. Levando em
conta que usamos uma prescricao simples da iluminacao do disco, obtivemos uma boa
concordancia entre os resultados da simulagao e as observacoes das linhas, exceto para a
linha de alta ionizacao La. Sugerimos que a emissao da linha La é suprimida por efeitos
que sao importantes em meios altamente densos e que nao sao tratados adequadamente na

presente versao do Cloudy.
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5.2 Relevancia do trabalho

A relevancia do nosso trabalho consiste em termos modelado pela primeira vez de
forma autoconsistente o continuo e as linhas de emissao originados num escoamento acretivo
composto por um disco fino iluminado pela radiacdo proveniente das partes mais internas
do escoamento, dominadas por advecgdo (ADAF). Em particular, utilizamos parametros
geométricos do disco fino derivados a partir da modelagem do perfil das linhas de emissao
com duplo pico (Storchi-Bergmann et al., 2003) e assumindo que as observagoes em raios X
sao originadas no ADAF que ilumina o disco fino, reproduzimos a emissao continua deste
disco e as luminosidades das linhas de baixa ionizacao, estas tltimas obtidas simulando a
fotoionizacao da atmosfera do disco pelo continuo ionizante emitido pelo ADAF.

Trabalhos prévios disponiveis na literatura analisam somente aspectos parciais das
observagoes deste tipo de AGN. Por exemplo, modelam somente a SED (Lasota et al.,
1996, Quataert et al., 1999), ou somente os perfis das linhas de emissao largas com duplo
pico (Storchi-Bergmann et al., 2003) e/ou as intensidades dessas linhas (Rokaki et al., 1992).
Nao existe na literatura uma modelagem autoconsistente como a que realizamos no presente
trabalho.

Chamamos a atencao para o fato de que o nicleo da galdaxia NGC 1097 possui as
propriedades representativas dos LLAGNs e dos AGNs com emissao duplo pico tipo disco
(ou disklike) reunidas num unico objeto. Com a modelagem detalhada da SED apresen-
tada neste trabalho somada a modelagem da variabilidade temporal do perfil da linha Ha
realizada em trabalhos anteriores, fortalecemos o cenario ADAF + disco fino para o es-
coamento acretivo como origem das propriedades caracteristicas dos disklike AGNs. Além
disso, este trabalho reforga a hipdtese de que as baixas luminosidades dos LLAGNs s&o
uma consequéncia da existéncia de escoamentos bastante semelhantes a ADAFs nos seus
ntcleos. Podemos afirmar que atualmente o nicleo da galaxia NGC 1097 é o exemplo melhor
caracterizado de disklike AGN.

5.3 Perspectivas futuras

Pretendemos melhorar a modelagem da SED no radio, incluindo a contribuicao de
um jato de particulas relativisticas, e no ultravioleta distante, incluindo a contribuicao de
um starburst situado a cerca de 9 pc do buraco negro central, conforme evidéncias na forma
de linhas de absorcao estelares presentes nas observagoes do telescépio Hubble. Pretendemos
refinar a simulagao da fotoionizacao da atmosfera do disco de acrecao, incorporando uma
descricao mais detalhada da geometria do disco e a variacao vertical e radial da densidade

na sua cromosfera.
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Finalmente, pretendemos estender o mesmo tipo de analise a todos os nticleos LINER
disklike que possuem dados na literatura em quantidade e cobertura espectral suficientes

para fornecer os vinculos necessarios & modelagem.
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Apeéndice A
Métodos computacionais

Neste apéndice listamos os varios programas que foram escritos ao longo deste tra-
balho, ordenados de acordo com o capitulo em que eles foram utilizados. Descrevemos o
nome dos programas, seguidos da sua funcao e da linguagem de programagao em que eles
foram escritos. F90 corresponde a Fortran 90.

Os leitores interessados em obter os cédigos-fontes destes programas podem contatar

o autor através do endereco eletronico rns@if.ufrgs.br.
e Capitulo 2

calzetti Realiza a correcao por extingao usando a curva de extincao para galdxias
starburst obtida por Calzetti et al. (1994), segundo a parametrizagao de Calzetti
(1997) (F90, Maple).

pei Realiza a correcao por extingao usando a curva de extingao da Pequena Nuvem
de Magalhaes (SMC) obtida por Pei (1992) (F90, Maple).

gaskell Realiza a correcao por extingao usando a curva de extingao para AGNs radio-
loud e radio-quiet deduzida por Gaskell et al. (2004) (F90, Maple).

calculosDEE.mws Calcula algumas das varias quantidades que caracterizam a SED

interpolada listadas na secao 2.4.1 (Maple).
e Capitulo 3

disco_fino Calcula o espectro continuo emitido por um disco fino padrao conforme
Shakura & Sunyaev (1973), Frank et al. (2002) (F90, Maple).

espectro-disco_irradiado.mws Calcula o espectro continuo emitido por um disco
fino iluminado por raios X conforme Chiang (2002), Chiang & Blaes (2003)
(Maple).

adafMahadevan.mws Calcula o espectro continuo emitido por um ADAF conforme
Mahadevan (1997) (Maple).
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e Capitulo 4

temperatura.mws Calcula (T') de um disco fino padrao e de um disco fino iluminado

por raios X. Ver equagao (4.3) (Maple).

accr.in Arquivo de configuragdo do Cloudy utilizado para gerar um modelo de fo-

toionizac¢ao do disco de acrecao.

barthGrid.pl Modificacao do script em Perl escrito originalmente por Aaron Barth*,
que calcula uma grade de modelos do Cloudy. A modificagao deste script torna-o
capaz de calcular separadamente a fotoionizagao de cada anel do disco de acrecao
(Perl).

infoGrid Scripts que extraem informagoes (e.g., intensidades de um conjunto de
linhas de emissao selecionadas) de uma grade de modelos geradas pelo Cloudy
(shell script, Awk, Perl).

adaf-cloudy.mpl Calcula as propriedades de um anel do disco de acregao situado
entre os raios 1.1 e r.o. A saida deste programa é usada como dados de entrada

para as simulagoes do Cloudy (Maple).

structThinDisk.mws Calcula a estrutura de um disco de acre¢ao iluminado por
raios X conforme Collin-Souffrin & Dumont (1990), Dumont & Collin-Souffrin
(1990b) (Maple).

*http://lightning.pa.uky.edu/nublado/barth_grid.htm
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Apeéndice B
Geometria da iluminacao

Neste apéndice descrevemos as simplificagoes adotadas na especificacao da geometria
da iluminacao do disco fino pelo ADAF.

Inicialmente adotamos que o raio interno da casca esférica (figura 4.2) que representa
o disco de acrecao na simulacao é i, . = (s), onde (s) é a distancia média percorrida
pelo fétons provenientes do ADAF até o disco fino, desprezando efeitos relativisticos na
propagacao dos fétons. Considerando o ADAF como uma esfera de raio rg e emissividade

uniforme, o disco como um plano e usando coordenadas esféricas (r, ¢, ) obtemos

3 1 2w rro 2w pw/2 pro
(s) = / / / / / sr% sinfgrpdrgdfgdordrp dop, (B.1)
o JriJo Jo Jo

22 g (7~ 1Y)

onde 7] e r9 delimitam a regiao emissora de linhas do disco, o indice F denota as coordenadas
dos pontos na esfera emissora, o indice D denota as coordenadas dos pontos no disco
iluminado e s é a distancia percorrida por um raio emitido num ponto E que incide num

ponto D do disco, dada por

s = \/7“2E-|—7”%—QTETDSiDQECOS(¢D—¢E). (B.2)

A integral (B.1) representa a média de s realizada sobre o volume da esfera e sobre a area
plana do disco.

Também adotamos inicialmente que o angulo de incidéncia v dos raios originados
no ADAF (figura 4.2) pode ser aproximado por seu valor médio (y) = arccos(cos~y), onde

calculamos (cos-y) como

3 1 21 rro 27 /2 pro )
<COS’Y>:27T2T3(7’2T2)/ // / / cosyry sinfprpdrydipdopdrp dép,
o\'"2 "1 0 Jri1JO JO 0
(B.3)
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onde

0
cosy = B _ TECOSTE : (B.4)

S r%+r2D—QTET’DSiIleECOS(QbD*QbE)

Resolvemos as integrais (B.1) e (B.3) numericamente usando o método de Monte-
Carlo com os valores ro = 200, r; = 225 e r3 = 800 donde obtemos 7, = (s) ~ 582 Rg e
v~ 81.7°.

Constatamos que isto corresponde em boa aproximacao a substituir a esfera emissora
por duas fontes pontuais simétricas, cada uma localizada no centréide geométrico (0,0, zp)
de uma semi-esfera de raio rg, conforme geometria proposta por Dumont & Collin-Souffrin
(1990b) e ilustrada na figura B.1. Adotando esta geometria o valor de ri, . é dado pela
distancia que os fétons emitidos pela fonte pontual percorrem até atingirem o anel localizado

no raio r,, = 512.5 do disco (se¢ao 4.4), de forma que

Tin,c = S = \/z2p® + 12, = 518, (B.5)

onde zp é calculada como

1 w/2 P27 pro 3
zp = 4/ / / zrdrdfdp = —rqg =75 Rg. (B.6)
5777“8’ o Jo Jo 8

O angulo de incidéncia dos raios é dado por

~ = arctan <Tm> = 81.7°. (B.7)
zp

Figura B.1: Geometria simples da iluminagao do disco, onde substituimos a esfera emissora
por duas fontes pontuais, cada uma localizada no centréide geométrico (0,0, zp) de uma
semi-esfera de raio rg
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A semelhanga entre os valores numéricos de ri,, . € v obtidos usando as duas aprox-
imacoes, fonte esférica (equagdes B.1 e B.3) e fontes pontuais (equagoes B.5 e B.7), justifi-
cam utilizar a geometria de fontes pontuais, que é mais simples e permite a facil obtengao

analitica de estimativas para 7y . € v que sdo utilizadas nas simulagdes com o Cloudy (se¢ao

4.4).
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