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Resumo

H4 evidéncias contundentes de que uma parcela significativa das galdxias no uni-
verso presente hospedam buracos negros supermassivos que acretam gas a baixas taxas.
Tal acrecao origina os nicleos ativos de baixa luminosidade (LLAGNSs), que constituem a
populacao dominante de AGNs nas galdxias préximas. O objetivo deste trabalho é elucidar
a natureza da fonte central dos LLAGNSs, comparando diversos vinculos observacionais com
as previsoes de modelos para o processo de acrecao. Para este fim, adotamos o modelo de
escoamento acretivo favorecido para buracos negros “subalimentados”, o ADAF (advection-
dominated accretion flow), que possui baixa eficiéncia radiativa ao contrario do disco de
acregao fino que ocorre nos quasares distantes.

Analisamos dois modelos fisicos para a producao dos jatos nos ADAFs, nos quais
a poténcia dos jatos depende do spin do buraco negro — o modelo de Blandford-Znajek
e o modelo hibrido proposto por Meier — incorporando efeitos de relatividade geral. A
nossa analise indica que a poténcia do jato é uma fracao significativa da energia de repouso
associada & massa acretada, quando o spin do buraco negro é alto. Aplicamos tais modelos
a galaxias elipticas gigantes que hospedam LLAGNSs e obtemos que os modelos explicam a
natureza da correlacao observada entre a taxa de acrecao de Bondi e a poténcia do jato.
Nossos resultados indicam que os buracos negros centrais nas galdxias elipticas proximas
devem estar rotando rapidamente (a/M > 0.9).

Nés modelamos as distribuigdes espectrais de energia (SEDs) de um conjunto de 17
LINERS (low ionization emission-line region). A partir da nossa modelagem, concluimos que
a natureza das fontes centrais dos LINERSs pode ser interpretada com sucesso no contexto do
modelo ADAF, com a contribuicdo da emissao de um jato relativistico. Nossos resultados
indicam que os LLAGNs produzem jatos intensos, nos quais a poténcia cinética é maior
que a luminosidade bolométrica. O seguinte cendrio fisico é favorecido para a origem da
emissao nuclear dos LINERs. A emiss@o radio (A > 1 mm) origina-se da radiagao sincrotron
do jato; no intervalo 1 mm - 100 um, a emissao é dominada pela radiagao sincrotron do
ADAF; no intervalo 10 pym - 1 pm, a radiacdo provém da emissdo térmica do disco fino
truncado. Dada a incerteza atual no conhecimento sobre a fisica dos plasmas nos ADAFs e
jatos, diferentes cenarios fisicos sao possiveis para explicar a origem da emissao raios X em
LLAGNs: o ADAF, o jato ou uma combinacao de ambos.

Apresentamos também uma nova implementacido do feedback devido aos jatos dos
AGNs em simulagoes da formacao de galdxias. Consideramos dois regimes de acrecao de-
pendendo da taxa de acrecdo: disco fino padrao e ADAF; apenas os ADAFSs sdo responséveis
pela producao de jatos intensos. A nossa metodologia para o feedback foi implementada
para simular a coevolugao entre o buraco negro central e a sua galaxia hospedeira. Obtemos
que para z > 1 0 AGN é relativamente brilhante (acrecao via disco fino) em relacao a galaxia
e produz jatos fracos. Para z < 1, a falta de gds para alimentar o buraco negro central faz
com que o AGN torne-se praticamente “invisivel” (acregao via ADAF) e a galdxia torna-se
uma galaxia disco hospedando um LLAGN. Neste estdgio, a producao de jatos intensos
suprime parte da formacao estelar na galaxia e regula a acrecdo de gas ao centro, criando
ciclos de atividade do buraco negro central, onde hé periodos em que a galdxia é inativa
como a Via Lactea. As propriedades da galdxia simulada e da sua atividade nuclear estao
em amplo acordo com as propriedades inferidas de observagoes.
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Abstract

There is compelling evidence that a significant fraction of the present-day galaxies
host supermassive black holes, which are accreting gas at low rates. The accretion onto these
black holes originates the low-luminosity active galactic nuclei (LLAGNs), which constitute
the dominant population of AGNs in nearby galaxies. Our goal in this thesis is to explain
the nature of the central engines of LLAGNSs, by comparing models for the black hole
accretion with different observations. To this end, we adopt the accretion model favored for
“underfed” black holes, the advection-dominated accretion flow (ADAF), which has a low
radiative efficiency unlike the standard thin accretion disks that explain distant quasars.

We investigate two physical models for the jet production from ADAFs, in which the
jet power is a function of the black hole spin — the classical Blandford—Znajek model and a
hybrid model developed by Meier — accounting for relativistic effects. Our analysis indicates
that when the black hole spin is high, the jet power is a significant fraction of the energy
associated with the rest mass of material accreting onto the black hole. We apply these
models to giant elliptical galaxies hosting LLAGNSs, and obtain that the models can explain
the observed correlation between the Bondi accretion rates and the jet powers. Our results
indicate that the central black holes in elliptical galaxies are rapidly spinning (a/M > 0.9).

We model the spectral energy distributions (SEDs) of a sample of 17 LINERs (low
ionization emission-line regions). Our modeling shows that the observed SEDs are explained
by ADAFSs associated with relativistic jets, and that LLAGNs produce powerful jets for
which the kinetic power exceeds the bolometric luminosity. The following physical scenario
is favored to explain the nature of the nuclear emission of LINERs. The radio emission
(A > 1 mm) is originated in the jet synchrotron radiation; in the wavelenght range 1 mm
- 100 pm, the emission is dominated by the ADAF synchrotron radiation; over the range
10 pm - 1 pm, the main source of light is the thermal emission of the truncated thin disk.
Given the uncertainties currently affecting our knowledge of the plasma physics of ADAFs
and jets, different scenarios are possible to explain the origin of X-rays in LLAGNSs: the
ADAF, the jet or a combination of both.

Finally, we present a new implementation of feedback due to black holes in simulati-
ons of galaxy formation. The novelty of our approach is that we consider two distinct accre-
tion modes depending on the black hole accretion rate: thin accretion disks and ADAFS, the
latter mode being able to produce powerful jets, which are a source of feedback. This pres-
cription for the AGN feedback was incorporated in a cosmological simulation to investigate
the interplay between galaxies and their central black holes during the formation of a disc
galaxy. We find that for z > 1 the AGN is relatively bright (thin disk regime) compared to
the galaxy and produces weak jets. For z < 1 the accretion rate onto the central black hole
drops, the AGN is almost invisible (ADAF regime) and the galaxy becomes a disc galaxy
hosting a LLAGN. At this point, the AGN feedback becomes efficient and suppresses star
formation, regulating the mass accretion onto the black hole. As a result, the LLAGN has
an “on-off” cycle of activity, in which the “off” phase corresponds to an inactive galaxy as
our Milky Way. Several properties of the simulated galaxy and its nuclear activity are in
broad agreement with observations.



Sumario

Agradecimentos . . . . ... L ii
Sumario . . . . .. vi
Listade Tabelas . . . . . . . . . . . . . . e ix
Lista de Figuras . . . . . . . . . . . . . .. . . . e X
Lista de Abreviaturas . . . . . . . . . . ... . xii
1 Introdugao. . . . . . . . . . . . . . e 1
1.1 Os quasares no universo distante . . . . . . . .. . ... ... ... .. ... 3

1.2 Os AGNs de baixa luminosidade no universo presente . . . . ... ... .. 6
1.3 O reservatério de gas disponivel na regiao central das galdxias locais 8
1.4 Modos de acrecao nos buracos negros . . . . . . . .. ... 11

1.5 Os ADAFs e a producao de jatos relativisticos . . . .. .. ... ... ... 18
1.6 Objetivo . . . . . . . . 20

2 Extrema rotagao dos buracos negros em AGNs . .. .. ... ... ... .. 23
2.1 Introduglo. . . . . . . . . 23
2.2 Escoamento acretivo: ADAF . . . . . .. ... 29
2.3 O modelo de Blandford-Znajek . . . . . .. ... ... ... ... ..., 33
2.4 O modelo hibrido . . . . . . . . . ... 35
2.5 Propriedades basicas dos modelos . . . . . . . ... oo 36
2.6 A correlagdo empirica M— Pato - o oo 39
2.7 Implicagoes para o spin dos buracos negros e taxas de acrecdo . . . . . . . . 41
2.8 DISCUSSAO . . .« . . i e e 49
2.8.1 Reconsiderando as estimativas de Piato . . . . . . . .. ... 49

2.8.2 Reconsiderando os modelos ADAF: o efeito dos ventos . . . . . . .. 50

2.8.3 Comparacao com estimativas anteriores da eficiéncia do jato. . . . . 52

2.8.4 Sumadrio do capitulo e contextualizacao . . . . . .. ... ... ... 53

vi



3 A distribuicao espectral de energia dos LINERs . . . . . .. .. ... ... 57

3.1 Aamostrade LINERs . . . ... .. .. ... . ... ... . ... . ..... 58
3.2 Modelos para o espectro continuo dos AGNs de baixa luminosidade . . . . . 61
321 ADAF . . . . 61

3.2.2 Disco finotruncado . . . . . .. ... 63

3.2.3 Jato ..o 63

3.2.4 Escolha dos parametros e efeito destes nos espectros . . . . . .. .. 64

3.3 Resultados: modelagem das SEDs . . . . . ... ... ... L. 70
3.3.1 MS8I (NGC303L) . . . . v v vt 71

3.3.2 NGC 3998 . . . . . o 78

3.3.3 MS87 (NGC 4486) . . . v v v v v e 83

3.3.4 NGC 4594 (Sombrero) . . . . . ... ... 86

3.3.5 Relacoes entre a acrecao e eje¢do da amostra . . . . . . .. ... .. 89

3.4 Discussao . . . ... e e e 100

4 Impacto dos jatos em simulagoes cosmolégicas . . . . ... ... ... ... 109
4.1 Introducao. . . . . . . . e 109
4.2 Modelo de formacao estelar e feedback devido a supernovas . . .. .. ... 111
4.3 Produgao dos jatos e AGN feedback . . . . . .. . ... ... ... ... 113
4.3.1 Buracos negros “sementes” . . . . . .. ..o 113

4.3.2 Acreciodemassa . . . . . . ...l 113

4.3.3 Produgaodosjatos . . . . . . .. ... 114

4.4 Condicoes iniciais e parametros cosmolégicos . . . . . . . .. ... ... .. 116
4.5 Resultados. . . . . . . .. 117
4.5.1 Comparagao entre simulagoes com e sem feedback do AGN . . . .. 117

4.5.2 Importancia relativa do AGN . . . . . . ... ... ... ... ... 123

4.6 DISCUSSA0 . . . . ... e e e 124

5 ConclusOes . . . . . . . . e e 126
Apéndice A Calculo do espectro do escoamento . . . . . .. ... ... .... 131
A.1 Disco fino “truncado” . . . . . . ... 132
A2 ADAF . . e 134
A.2.1 Equagoes bédsicas . . . . . . ... 134

A.2.2 Condigoes de contorno . . . . . . ... 137

A.2.3 Calculo doespectro . . . . . . .. .. 138

A3 Jato . .. e e e e e 139
Apéndice B Ajustes das SEDs dos LINERs . . . . ... ... .......... 144

vii



Apéndice C Artigos publicados . . . . . ... .. ... L L.

Referéncias Bibliograficas . . . . . . . ... .. .. ... ... ... .. .. ..

viii



Lista de Tabelas

2.1

3.1
3.2
3.3

B.1
B.2

Principais quantidades que caracterizam as galdxias elipticas estudadas por

Allen et al. (2006) . . . . . ... 41
Amostra de galdxias do Grupo A . . . . . ... 59
Amostra de galdxias do GrupoB . . . . .. ... oo 60
Parametros utilizados na modelagem das SEDs de M81, NGC 3998, M8&7 e

NGC 4594 . . . . . e e 108
Parametros utilizados no ajuste das SEDs dos LINERs (grupo A) . . . . . . 145
Parametros utilizados no ajuste das SEDs dos LINERs (grupo B) . . . . . . 146

X



Lista de Figuras

1.1
1.2
1.3
14
1.5
1.6

2.1
2.2

2.3
24

2.5

2.6

2.7

2.8

2.9
2.10

3.1
3.2
3.3
3.4
3.5

Distribuicao espectral de energia média dos quasares e LLAGNs . . .. ..
Evolucao da densidade espacial de quasares em funcao do redshift . . . . .
Distribuigoes de Lye) € Lpol/LEaq paraos LLAGNs . . . . . ... ... ...
Tustracao dos regimes de escoamento acretivo e sua dependéncia com M . .
Distribuigoes de Lol € Lpol/Lrqq para os LLAGNs . . . . . ... ... ...
Cendrio fisico para os LLAGNs: ADAF, disco finoejato . . . . . ... ...

Observacoes de jatos na galdxia M87 e no aglomerado de galaxias Hydra A

Configuracoes das linhas de campo magnético capazes de fornecer energia
para os jatos . ... ..ol
Dependéncia com o spin j do raio interno do disco de acrecdo . . . . . . . .
Variacao com j do fator de intensificagdo g dos campos magnéticos devido a
frame-dragging . . . . . . ... e e
Poténcia do jato obtida dos modelos de Blandford-Znajek e do modelo hibrido
como funcao do spin do buraconegro. . . . . . ... ... ... ...,
Comparacao dos nossos resultados com simulagoes numéricas relativisticas
MHD . . e
Exemplos de imagens em raios X e contornos radio mostrando os jatos e
bolhas estudados por Allen et al. (2006) . . . . . . ... ... ... .....
Correlagao empirica entre a taxa de Bondi e a poténcia do jato para as
galdxias elipticas estudadas por Allen et al. (2006) . . . ... ... ... ..
Relagao entre os parametros 7jet € €Bondi que reproduz a correlacao MBondi -P,
Intervalo de valores para os parametros €gongi € j a partir dos modelos de

jato, que reproduzem a correlacao Mpondi — Piet -+« « v v v v oL

Efeito da variacao do parametro Mout no espectro do escoamento acretivo .
Efeito do vento no espectro do ADAF . . . .. .. .. .. ... ... ...,
Efeito do parametro  no espectro do ADAF . . .. ... ... ... ... ..
Efeito do parametro ]\Zjet no espectrodojato . .. ... ... ... ... ..

Efeito do parametro p no espectrodojato . . . . . . . . ... ... ...

X

14
16
21

28
33

34

37

38

41

42

47

66
66
67
68
69



3.6

3.7

3.8

3.9

3.10
3.11
3.12
3.13
3.14
3.15
3.16
3.17
3.18
3.19
3.20
3.21
3.22
3.23
3.24
3.25
3.26
3.27

4.1
4.2
4.3
4.4
4.5
4.6

Al
A2
A3
A4

Modelo para a SED de M81 (ADAF domina raios X) . . . .. ... .. ...
Espectro do ADAF para d =03 (M81) . . . . .. ... .. ... ... ....
Modelo para a SED de M81 (jato domina raios X) . . .. ... ... ....
Modelo para a SED de M81 usando parametros da Sgr A* . . . . . ... ..
Cenario para a fonte central em LLAGNs com “duplo pico” . . . .. .. ..
Modelo para a SED de NGC 3998 (ADAF domina raios X) . ... .. ...
Modelo para a SED de NGC 3998 (ADAF domina raios X) . . ... . ...
Modelo para a SED de NGC 3998 (jato domina raios X) . . . . .. .. ...
Modelo para a SED de NGC 3998 usando parametros da Sgr A* . . . . ..
Modelo ADX paraa SED de M87 . . . . . . . .. .. ... ... ...
Modelo JDX paraa SED de M87 . . . . . . . .. .. ... ... ... ....
Modelo MW paraa SED de M87 . . . . . . . . ... ... ... ... ... .
Modelo ADX para a SED de NGC 4594 (ry, =10%) . . . . . .. ... .. ..
Modelo ADX para a SED de NGC 4594 (ry;, =300) . . . . ... ... ....
Modelo JDX (MW) para a SED de NGC 4594 . . ... ... ... .....
“Plano fundamental dos buracos negros” de Merloni et al. (2003) . . . . . .
LINERs da nossa amostra e o plano fundamental dos buracos negros . . . .
Relagao entre Lpol/LEdd € Min - - « « o o v v v e e e e
Relac@o entre Lipoi/Lgdd € Pet - - « v« v v v oo i oo
Relacoes 1 — Piet/Lidd, 10 — Mjet  « « « v« o v oo e oo e
Relacao entre I' e § prevista pelo modelo ADAF . . . . ... ... .....

Comparagao entre a previsao de Yuan & Cui (2005) e a nossa amostra . . .

Snapshots da simulagdo com feedback dos buracos negros . . . .. .. ...
Distribuicao das estrelas na galaxia . . . . . . . ... ... ... .......
Perfis de brilho superficial da galdxia . . . . . . . ... ... ... ...
Historia de formacao estelar . . . . . . .. . .. ... ... . ... ... ...
Evolucao temporal da massa do buraco negro centralerm . . . . . . .. ..

Evolucao temporal da luminosidade bolométrica e da poténcia de feedback .

Espectro esquemético de um disco fino ao redor de um buraco negro . . . .
Espectro esquematico de um ADAF ao redor de um buraco negro . . . . . .
Ilustragao da estruturadojato . . . . .. . .. ... ... ... ... ...,

Espectro esquemético dojato . . . . . . ... .. L.

xi

104
106

118
119
120
121
122
125



Lista de Abreviaturas

A06 Allen et al. (2006) LLAGN low-luminosity AGN
ADAF advection-dominated accretion flow MO7 Merloni & Heinz (2007)
ADIOS adiabatic inflow-outflow solution MHD magnetohidrodinamica
ADX ADAF-dominated in X-rays MRI magnetorotational instability
AGN active galactic nucleus MS marginally stable (radius)

ASCA Advanced Satellite for Cosmology MW Milky Way (Sgr A¥)

and Astrophysics PCM Punsly-Coroniti-Meier

BP Blandford-Payne QS quiescent state (X-ray binary)

BZ Blanford-Znajek QSO quasi-stellar object (quasar)

IR infravermelho RIAF radiatively inefficient accretion flow

IS intermediate state (X-ray binary) SED spectral energy distribution

ISCO innermost stable circular orbit SNE supernovae

GRB gamma-ray burst TS thermal state (X-ray binary)
HS hard state (X-ray binary) UV ultravioleta

HST Hubble Space Telescope VLA Very Large Array

JDX jet-dominated in X-rays XRB X-ray binary

LINER low ionization emission-line region Y09 Yuan et al. (2009)

xii



CAPITULO 1. INTRODUCAO 1

Capitulo 1
Introducao

The universe, as far as we can observe it, is a wonderful and immense engine.

George Santayana, in “The Life of Reason”, 1905

Os niicleos ativos de galaxias (AGNs, de active galactic nuclei) estao entre os objetos
astrondmicos mais espetaculares que podemos observar. As luminosidades tipicas emitidas
situam-se entre ~ 1038 para os AGNs menos luminosos, até ~ 10*8 erg s~! para os mais
luminosos. Isto significa que a energia emitida por esses objetos pode chegar a ser ~ 10
vezes maior que a emissao 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 rddio até raios gama, cobrindo mais de 20 ordens
de magnitude na frequéncia, o que faz com que a radiagdo 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 na chamada regido de linhas largas, pode
superar 10* km s~!, chegando a velocidades relativisticas. Estes aspectos por si s6 revelam
a natureza extrema desses astros, que constituem um tépico de intenso estudo astronémico
e astrofisico.

Em 1908, durante o seu trabalho de doutorado, Edward Fath obteve a primeira
evidéncia de que as galaxias possuem niicleos compactos, através da observagao das intensas
linhas de emissao do nicleo da galdxia ativa NGC 1068. Naquela época nao se tinha nogao da
diferenciagao entre galdxias normais e ativas, e a descoberta de Fath antecedeu as medidas
das distancias até outras galdxias realizadas por Edwin Hubble e anunciadas em 1925.
Passaram-se mais 30 anos até que Carl Seyfert reconheceu em 1943 uma classe distinta de
galaxias cujos nicleos sao extremamente brilhantes e compactos, cujo nome posteriormente
foi cunhado de galaxias Seyfert. Em meados da década de 60, com a compilacao do catdlogo

de fontes em radio 3C (3rd Cambridge), descobriu-se ainda uma outra classe de galaxias



CAPITULO 1. INTRODUCAO 2

localizadas a grandes distancias (z 2 1) com ntcleos 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 classificacdo dada a esses objetos nos anos que seguiram a sua
descoberta. Nas décadas que se seguiram, varias diferentes classes de nucleos ativos foram
descobertas, formando um verdadeiro “zooldgico” que reflete a maneira como os astronomos
tendem a nomear novas classes de astros, incluindo quasares radio-loud e radio-quiet, radio
galaxias FR I e FR II, objetos BL Lac, Seyferts dos tipos I e I, narrow-line Seyferts do tipo
I e LINERs (para uma descri¢ao da rica histéria da descoberta dos AGNs e as propriedades
destas diferentes classes, ver Peterson 1997, Krolik 1999, Collin 2006).

Os primeiros passos no caminho que leva a explicacdo da natureza fisica dos AGNs
foram dados em 1964 pelos astrofisicos Yakov Zeldovich, Edwin Salpeter e Donald Lynden-
Bell (Salpeter, 1964, Lynden-Bell, 1969), que independentemente sugeriram que o acréscimo
de gas a buracos negros supermassivos poderia ser a principal fonte de energia dos entao
recém-descobertos quasares (Rees, 1984). Nos anos que seguiram a proposta de Zeldovich,
Salpeter & Lynden-Bell, intenso trabalho tedrico foi feito na tentativa de formular um
modelo fisico detalhado de como ocorreria a acrecao de gas a objetos compactos, culminando
nos trabalhos cléssicos de Pringle & Rees (1972), Shakura & Sunyaev (1973), no qual esses
astrofisicos propuseram que uma forma plausivel para o acréscimo de matéria é através de
um disco cujo material espirala em direcao ao astro acretante e a energia gravitacional do
gas é convertida em radiagao com uma alta eficiéncia, implicando a emissao de quantidades
copiosas de energia. Desde entdo, grandes avancgos tém sido feitos na compreensao da
natureza fisica do escoamento acretivo aos buracos negros, do mecanismo de transporte de
momentum angular no escoamento e dos processos radiativos envolvidos (e.g., Blandford
1990, Krolik 1999, Frank et al. 2002, Narayan & Quataert 2005).

O paradigma para a natureza fisica dos AGNs consiste de um buraco negro super-
massivo (massa no intervalo 10° — 10'° M) nos centros das galdxias hospedeiras, que é
rodeado por um escoamento acretivo (também chamado comumente de disco de acregao,
embora a forma do escoamento nao seja necessariamente discoidal) que deposita gis no
horizonte de eventos, aumentando progressivamente a massa do buraco negro. O processo
de remocao do momentum angular que ocasiona a acrecao em si é mediado pela instabili-
dade magnetorrotacional (Balbus & Hawley, 1991, 1998, Balbus, 2003), que atua como uma
viscosidade de origem magnética que converte a energia potencial gravitacional do plasma
em energia térmica. Diferentes processos radiativos que ocorrem neste plasma convertem
uma parte desta energia térmica em radiagdo (uma visdo geral da astrofisica dos escoa-
mentos acretivos pode ser encontrada em Blandford 1990, Frolov & Novikov 1998, Krolik
1999, Frank et al. 2002, Narayan & Quataert 2005). O gds no escoamento acretivo nao esta
necessariamente destinado a adentrar o horizonte do eventos do buraco negro. Devido a pro-

cessos térmicos, radiativos e/ou eletromagnéticos, uma fracao deste gés pode ser expelida
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na forma de “ventos” subrelativisticos, ou mesmo ser ejetadada a velocidades relativisticas
na forma de jatos bipolares (Meier et al., 2001, Blandford, 2002, McKinney, 2006, Proga,
2007).

Desta forma, os vérios tipos de AGNs constituem manifestagoes diferentes do mesmo
fenémeno, a acregdo de massa a buracos negros supermassivos. Uma conjectura amplamente
aceita pelo fato de ela ser fortemente calcada na fisica dos processos envolvidos, é que trés
parametros do sistema sdo responsaveis pela enorme diversidade de classes de AGNs ob-
servadas na natureza: a massa do buraco negro central, a taxa de alimentacao ou taxa de
acrecao do buraco negro e o spin do buraco negro, embora a relevancia deste iltimo — rela-
cionada ao processo de formagao dos jatos — seja tépico de intenso estudo (Blandford, 1990,
Krolik, 1999, Meier, 2001, Sikora et al., 2007). Além disso, outro parametro importante
para entender estes sistemas é a orientagao relativa entre o observador e o AGN, o que é
a principal caracteristica do chamado cendrio unificado para os AGNs (Antonucci, 1993)
(e as diferentes variantes deste cendrio; Elitzur 2008). Por exemplo, a orientagao relativa
entre o toro de poeira que circunda o buraco negro e a linha de visada explica a presenca

ou auséncia de linhas largas nos espectros, i.e. a diferenga entre Seyferts do tipo I e tipo II.

1.1 Os quasares no universo distante

Os quasares, que originalmente motivaram a idéia da acrecao de gas a buracos negros
supermassivos para explicar a atividade nuclear, representam a populacao mais luminosa
dos AGNs (luminosidades bolométricas). Observacionalmente, algumas de suas principais
caracteristicas sao as altissimas luminosidades bolométricas (L ~ 10% — 108 erg sfl),
linhas de emissao largas (larguras equivalentes chegam a ~ 100 A ou até larguras maiores),
variabilidade temporal no continuo e linhas de emissao (Peterson, 1997, Krolik, 1999). O
espectro da emissao continua compacta dos quasares, chamado de distribuigao espectral de
energia (daqui por diante SED, de spectral energy distribution) é bastante diferente do es-
pectro tipico dos AGNs menos luminosos e galdxias proximas, conforme a figura 1.1. A SED
dos quasares é caracterizada por emissao nao-térmica que se estende desde comprimentos
de onda em rddio até raios X, bastante diferente da emissdo continua estelar como se pode
ver na figura 1.1. Além disso, a SED é marcada pela presenga de forte emissdo térmica no
ultravioleta; tal excesso no ultravioleta é chamado na literatura de big blue bump (Shields,
1978, Koratkar & Blaes, 1999).

Outra caracteristica dos quasares é que eles situam-se tipicamente a varios bilhoes
de anos-luz, i.e. distancias cosmoldgicas (altos redshifts). O pico da atividade dos quasares
situa-se em z = 2, o que corresponde a uma distancia de cerca de dez bilhoes de anos-luz na
cosmologia padrao. O quasar mais distante j& detectado situa-se a z = 6.43 (Fan, 2003), em

outras palavras, os fétons foram emitidos pelo disco de acre¢do ao redor do buraco negro
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Figura 1.1: Distribuicao espectral de energia média de quasares radio-loud (linha ponti-
lhada) e radio-quiet (linha tracejada), obtidas por Elvis et al. (1994). A figura também
mostra a SED média de AGNs de baixa luminosidade (linha continua espessa), derivada
por Ho (1999), e a SED média de galdxias starburst com baixa exting¢ao (linha continua
fina) (Schmitt et al., 1997). Esta figura foi extraida de Ho (2004).

supermassivo neste quasar quando o universo tinha somente 900 milhoes de anos de idade, o
que corresponde a =~ 6% da idade do universo. A figura 1.2 ilustra a evolucao da densidade
espacial de quasares como funcao do redshift, onde se percebe que ha uma forte evolucao
cosmoldgica na densidade de quasares (Osmer, 2004, Hasinger et al., 2005, Brusa et al.,
2009). O fato de que a densidade de quasares é uma forte funcao do redshift sugere que
hé uma conexao entre a evolugao do universo e os AGNs, algo que foi percebido logo apéds
a descoberta dos quasares (Longair, 1966) e é um tépico de intenso estudo na astrofisica
moderna (e.g., Di Matteo et al. 2005, Hopkins et al. 2006a, Croton 2006, Bower et al. 2006,
Sijacki et al. 2007, Di Matteo et al. 2008, Merloni & Heinz 2008).

Percebemos em particular na figura 1.2 que os quasares luminosos sao ~ 100 — 1000
vezes mais numerosos em z =~ 2 do que sao hoje em dia (z = 0). Isto implica que a maior
parte das galdxias no universo presente devem hospedar “quasares mortos” em seus nucleos,
em outras palavras, buracos negros supermassivos “dormentes” que mostram sinal fraco de
atividade ou mesmo nenhum sinal, e que sao vestigios deixados pela atividade dos quasares.
Isto foi percebido por Soltan (1982), que num trabalho pioneiro propoés um método para
estimar as massas dos buracos negros nas galaxias proximas e a densidade correspondente de

AGNs, baseado na demografia dos quasares, usando a fun¢do de luminosidade dos mesmos
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Figura 1.2: Evolucao da densidade espacial comdvel de quasares em fungao do redshift
z, obtida a partir de surveys no éptico (2dF, SDSS, SSG: Mp < —26 mag; COMBO-17:
Mp < —22 mag: ) e raios X (ROSAT, CDF e ChaMP: Lx > 10* erg s7!). As diferencas
entre os surveys no 6ptico e em raios X devem-se a efeitos de selegdo dos surveys (Osmer,
2004, Silverman et al., 2005). Figura obtida de Silverman et al. (2005).

para calcular a radiacao emitida pelos quasares ao longo da evolugao do universo e levando
em conta o crescimento de massa dos buracos negros mediante acregao™.

Isto motivou a procura pelos buracos negros supermassivos nas galaxias préximas —
vestigios dos quasares distantes — através do estudo observacional da sua influéncia dinamica
nas estrelas e gas ao seu redor. Com o langamento do Telescopio Espacial Hubble no inicio
da década de 90, o estudo da influéncia dindmica dos buracos negros foi feito em com
nivel de detalhe inédito, resultando nas medidas das massas de dezenas de buracos negros
supermassivos nos centros das galdxias préximas e levando a uma mudanca de paradigma
na nossa compreensao do papel dos buracos negros na formacao das estruturas no universo
(ver os reviews de Richstone et al. 1998, Ferrarese & Ford 2005). A descoberta de relagoes
empiricas acentuadas entre as massas dos buracos negros supermassivos e as propriedades
dos bojos das galdxias hospedeiras (Magorrian, 1998, Ferrarese & Merritt, 2000, Gebhardt
et al., 2000, Tremaine, 2002, Marconi et al., 2004, Haring & Rix, 2004, Hopkins et al., 2007)
indica claramente que ocorre uma coevolugao entre a crescimento dos buracos negros e a
formacao das galdxias, sendo que existem diversas teorias que procuram explicar a origem

fisica da conexao galdxia-buraco negro, envolvendo geralmente processos de feedback (Silk

*O método delineado em Soltan (1982) é chamado hoje em dia de “argumento de Soltan”, e tem sido
repetido usando observagoes recentes (Yu & Tremaine, 2002, Wang et al., 2006).
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Figura 1.3: Histograma das distribui¢oes de luminosidade bolométrica Ly, e da razao
Lyo1/Lggq dos AGNs de baixa luminosidade (LLAGNSs). Histogramas sombreados e abertos
representam detecgoes e limites superiores respectivamente, enquanto os histogramas azuis
e vermelhos denotam objetos do tipo I e do tipo II, respectivamente. Figura obtida de Ho
(2008).

& Rees, 1998, Fabian, 1999, Kauffmann & Haehnelt, 2000, Umemura, 2001, Wyithe & Loeb,
2003, Granato et al., 2004, Di Matteo et al., 2005, King, 2005, Sazonov et al., 2005, Escala,
2006).

1.2 Os AGNs de baixa luminosidade no universo presente

Diversos estudos observacionais nas duas ultimas décadas revelaram que o carater da ativi-
dade dos buracos negros supermassivos no universo local é consideravelmente diferente dos
quasares luminosos. Os AGNs nas galdxias proximas sao caracterizados por baixissimas
luminosidades em comparacao com os quasares, sendo nos casos extremos um bilhao de
vezes menos luminosos que o quasares mais poderosos. Por este motivo, tais AGNs que
apresentam fraca atividade nas galdxias préximas sdo chamados de AGNs de baixa lumino-
sidade (daqui por diante LLAGNS, de low-luminosity AGN). Os LLAGNs incluem diferentes
classes de objetos tais como os LINERs (low-ionization nuclear emission-line regions, Heck-
man 1980), rddio galdxias FR I, objetos BL Lac, objetos de transi¢ao, nicleos com linhas
de absorcdo e mesmo Seyferts de baixa luminosidade. Abaixo descrevemos algumas das
principais propriedades observacionais dos LLAGNS, que os contrastam com os AGNs mais
luminosos. Um review abrangente sobre as propriedades dos LLAGNs pode ser encontrado
em Ho (2008) (ver também Ho 2005).
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Demografia LLAGNSs sao bastante comuns no universo local. De acordo com o Palomar
survey, mais de 40% das galdxias préximas, e uma fragao ainda maior (50%-75%) das
galdxias dominadas pelo bojo (E-Sbc), hospedam LLAGNs (Ho et al. 1997, Nagar
et al. 2005, Ho 2008, ver também Gallo et al. 2008).

Baixa ionizagao A populagdo dominante de LLAGNSs, representando 2/3, possui espec-
tros com linhas de baixa ionizagdo que as caracterizam como LINERs ou objetos de
transicao (Ho et al., 1997, Ho, 2008).

Baixas luminosidades Os LLAGNs sao vérias ordens de magnitude menos luminosos
que os quasares e Seyferts tradicionais. A figura 1.3 mostra as distribuigoes das
luminosidades bolométricas para os ~ 250 objetos do Palomar survey. Quase todos
os objetos possuem fracas luminosidades (Lpo < 10* erg s71). As Seyferts sdo em

média dez vezes mais luminosas que os LINERs.

Luminosidades sub-Eddington Os LLLAGNs séo sistemas extremamente sub-Eddington,
i.e., Lpol/LEdq < 0.1, como mostrado na figura 1.37. A maioria dos LLAGNs tem as
razoes de Eddington no intervalo Ly /Lgqq ~ 1072 — 1073,

SEDs peculiares As SEDs dos LLAGNs nao possuem o excesso no ultravioleta (UV)
denominado de “big blue bump” que as SEDs dos quasares apresentam. Isto é ilustrado
na figura 1.1, onde a linha continua espessa representa a SED média dos LLAGNs
derivada por Ho (1999), contrastada com as SEDs médias dos quasares obtidas por
Elvis et al. (1994). Conforme abordaremos na préxima secao, o big blue bump dos
quasares é atribuido & emissdo de um disco de acrecdo fino. Ao invés de haver um
excesso no UV, a SED dos LLAGNSs possui um pico de emissao no infravermelho (IR)

no intervalo 1 — 10um (Eracleous et al., 2009).

Existem dois indices espectrais tradicionalmente usados para caracterizar as SEDs: o
“Indice éptico-raios X” apy, definido como indice da lei de poténcia que conecta as
luminosidades em 2500 A e 2 keV da SED (L, « v~%), e o “indice de fétons” T
que descreve a lei de poténcia em raios X (o espectro em raios X é bem descrito por
uma lei de poténcia no intervalo 0.5 - 100 keV; Terashima et al. 2002, Terashima &
Wilson 2003, Flohic et al. 2006), definido tal que L, o v~1=1) " Como h4 um déficit
de emissdo UV nos LLAGNs em relagdo aos quasares, a importancia energética da
emissao em raios X é acentuada e o valor médio de agy é (aox) ~ 1.2 — 1.3 (Ho, 1999,
Eracleous et al., 2009), menor que o valor tipico para quasares de ~ 1.4 (Elvis et al.,
1994). O valor médio de I' para os LLAGNs é (I') ~ 1.8 — 1.9 (Ho, 1999, Eracleous

fLiaq é a luminosidade de Eddington, definida como Lgda = 1.3 X 1038 M /Mg erg s~ ! onde M é a massa
do objeto central. Ver e.g., Frank et al. 2002 para uma derivagdo simples de Lgqq.
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et al., 2009). Convém notar que a SED média derivada por Ho (1999) concorda com a
SED média derivada por Eracleous et al. (2009) a partir dos espectros de 35 LINERs.

Linhas de emissao: auséncia de Fe Ka, presenga de Ha larga com duplo pico A
linha de emissao em raios X Fe Ka, localizada em 6.4 keV, é detectada em LLAGNSs
mas é geralmente estreita (Terashima et al., 2002), e em alguns casos é nao-detectavel
(Ptak et al., 2004, Nemmen et al., 2006). A presenca da linha Fe Ko larga é interpre-
tada como a assinatura da emissao de um disco de acregao fino no qual o gas se move
a velocidades relativisticas bastante préximo do buraco negro (Miller 2007, porém ver
Miller et al. 2008), de forma que a auséncia da linha larga implicaria a auséncia do

disco fino ou o truncamento do seu raio interno.

Além disso, a presenca de linhas de emissao Balmer largas com duplo pico, em parti-
cular a linha Ha, também é tomada como outra assinatura da presenga de um disco
fino relativistico (Chen et al., 1989, Chen & Halpern, 1989). Ao contrario das linhas
largas Fe Ka, as linhas largas com duplo pico Ha sdo frequentemente observadas
em LLAGNs (Ho et al., 2000, Shields et al., 2000, Barth et al., 2001, Eracleous &
Halpern, 2001, Storchi-Bergmann et al., 2003). A modelagem do perfil da linha Ha
nestes LLAGNs indica que parte interna do disco fino é truncado em raios relati-
vamente grandes (100 — 103Rg, onde Rg é o raio de Schwarzschild definido como

Rs =2GM/c? e M é a massa do buraco negro).

Como se pode perceber a partir das propriedades observacionais listadas acima, o
cardter da atividade dos buracos negros supermassivos no universo presente é consideravel-
mente diferente da atividade dos buracos negros localizados no universo distante. Como Luis
Ho notou (Ho, 2008), quando os quasares foram descobertos o desafio era explicar a natu-
reza das suas tremendas luminosidades; quase meio século depois, o problema, foi invertido:
o desafio agora é explicar por que os “quasares mortos” (os LLAGNSs) nas galdxias locais
conseguem permanecer tao dormentes, e por que eles possuem propriedades observacionais

tao peculiares em relagdo aos AGNs mais luminosos.

1.3 O reservatério de gas disponivel na regiao central das

galaxias locais

Uma possivel explicagdo para a natureza dos LLAGNs seria que a fisica da acregao de gas
pelo buraco negro seria a mesma nos LLAGNs e quasares, porém nos LLAGNSs os buracos
negros possuiriam taxas de acrecao tao baixas que a luminosidade emitida pelo escoamento
seria proporcionalmente muito baixa. O escoamento acretivo favorecido pelas observagoes
dos AGNs luminosos consiste de um disco de acrecdo geometricamente fino, opticamente
espesso (Shakura & Sunyaev, 1973, Malkan, 1983, Laor, 1990, Frank et al., 2002), no qual
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a eficiéncia de conversao da energia potencial gravitacional do gis em radiacao é alta,
Lacr ~ 0.1M' c?, i.e. 10% da energia de repouso associada & massa acretada ao buraco
negro é convertida em radiacao, podendo atingir valores ainda maiores se o buraco negro
estiver em rotagao répida (Novikov & Thorne, 1973, Frank et al., 2002). A partir das
luminosidades bolométricas tipicas dos LLAGNs mostradas na figura 1.3, podemos estimar
as taxas de acrecao necessarias para explicar estas luminosidades, assumindo uma eficiéncia
radiativa candnica de 10%. Notando que metade da amostra dos LLAGNs considerados na

1 as taxas de acrecio

figura 1.3 possuem luminosidade no intervalo Ly ~ 103° — 104! erg s~
necessdrias seriam M’ ~ 10”1 M ano~!. Como mostraremos a seguir, este valor de M’
corresponde a uma quantidade miniscula de gas, comparado com o reservatério de géas dos
quais os nucleos das galdxias dispoem, que sao principalmente a perda de massa de estrelas
evoluidas e a captura gravitacional do gds quente proveniente do meio interestelar.

As estrelas evoluidas devolvem para o meio interestelar uma fracdo considerdvel da
sua massa durante a sua evolugao estelar. Adotando a func¢do de massa inicial de Salpeter
com valores plausiveis dos parametros relevantes (Padovani & Matteucci, 1993), e levando
em conta o perfil de densidade estelar nas proximidades do nicleo das galaxias, diversos
autores estimaram que o reservatério de gas disponivel devido a perda de massa das estrelas
evoluidas corresponde a M, ~ 1076 — 1073My ano~! no caso das galaxias elipticas, e
M, ~ 1073M ano~! no caso das galéxias disco (ver §8.1 de Ho 2008 para os detalhes
acerca destas estimativas).

O gés quente difuso nas regioes centrais das galdxias também constituem um outro
potencial reservatorio de “combustivel” para o buraco negro. Para o gis que chega a
distancias suficientemente pequenas do buraco negro com baixo momentum angular, uma
aproximagcao razoavel para fins de estimar a taxa de acrecao ao buraco negro é o modelo de
escoamento de Bondi-Hoyle (Bondi, 1952), também conhecido simplesmente como modelo
de Bondi. Neste modelo, o escoamento é esfericamente simétrico (momentum angular nulo)
e sem viscosidade. A taxa de acrecao resultante da equacao da continuidade para o gas,

referida como taxa de acrecao de Bondi, pode ser escrita como
Mpondi = 7T)\CS,OR124, (1.1)

onde Ry = 2GM/c? é o raio de acrecio (também chamado de raio de Bondi), que é o
raio onde o efeito gravitacional do buraco negro comeca a dominar a dinamica do gas
acretado (kT ~ GM/R), G é a constante gravitacional, M é a massa do buraco negro,
cs ~ 0.1TY2 km s7! ¢é a velocidade do som do gés medida no raio R4, p é a densidade do
gds em R4 e A é um coeficiente numérico que depende do indice adiabético do gds. Por ser o
modelo mais simples de escoamento acretivo, a taxa de acrecao de Bondi é frequentemente
usada em estudos do gds emissor de raios X em galaxias elipticas (e.g., Di Matteo et al.

2003, Pellegrini 2005, Allen et al. 2006). Expressando a taxa de acregao de Bondi em termos
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dos valores tipicos observados nas regioes centrais das galaxias, obtemos

- M N’/ n 200 km s~
Mpondi ~ 7.3 x 1074 ( )
Bondi . <108M®> 0.1 cm—3

onde n é a densidade de particulas.

3
) My ano™ !, (1.2)

Cs

O Observatorio Chandra possui resolucao espacial suficiente para resolver o gas na
proximidade do raio de acre¢ao na regiao central das galdxias préoximas (em alguns casos
como Sgr A* e M87, o Chandra efetivamente resolve R4; Baganoff et al. 2003, Di Matteo
et al. 2003). A partir dos perfis de densidade e temperatura do plasma sao obtidos os valores
tipicos kT ~ 0.3—1keV e n =~ 0.1—0.5 cm ™3 para galdxias elipticas (Di Matteo et al., 2001,
Loewenstein et al., 2001, Di Matteo et al., 2003, Pellegrini, 2005), e os valores kT ~ 0.3 —0.6
keV e n =~ 0.1 cm™3 para os bojos de galdxias espirais e SO (Baganoff et al., 2001, Swartz
et al., 2002, Pellegrini et al., 2003, Garcia et al., 2005), notando que o conhecimento acerca
da quantidade de gas difuso quente disponivel no centro das galdxias disco é mais esparso
comparando com as galdxias elipticas (Ho, 2008). Adotando os valores caracteristicos k7" ~
0.3 keV en ~ 0.1 cm™3 e valores tipicos da massa do buraco negro central M ~ 107 —108 M,
nos bojos das galdxias disco, entao MBondi ~ 1075 — 10*3M@ ano .
galdxias elipticas kT ~ 0.5 keV, n ~ 0.2 cm™3, M ~ 10® — 10° M, entdo Mponai ~
1074 —1072M, ano~! (ver §8.1 de Ho 2008). Convém notar que para estes valores tipicos

Adotando para

de M e T, o raio de acrecao estd situado nos intervalos de valores R4 ~ 1 — 10 pc para os
bojos de espirais, e Rq ~ 10 — 100 pc em elipticas.

Considerando as estimativas do reservatério de gas disponivel nas regioes centrais
das galdxias disco e elipticas préximas, a partir da perda de massa de estrelas evoluidas M,
e o gés difuso quente no meio interestelar MBondi, podemos concluir que M, + MBondi >
M’'. Em outras palavras, hd uma ampla quantidade de combustivel disponivel para gerar
atividade nuclear nos LLAGNs assumindo uma eficiéncia radiativa do escoamento acretivo
de Mrad = Lacr/ (M c?) =~ 10%, o que seria suficiente para que os nticleos das galdxias locais
gerassem mediante acre¢ao luminosidades muito maiores que as observadas. Este problema
foi percebido por Fabian & Canizares (1988), que notaram que apesar de os buracos negros
nas galaxias elipticas terem um amplo reservatorio da gis para ser acretado, os nicleos
tém fraca luminosidade comparada com estimativas da luminosidade esperada assumindo
uma eficiéncia radiativa canonica de 10%*. A questdo do excesso de combustivel nuclear é
particularmente notavel no caso do nicleo da nossa prépria galdxia, Sgr A* (denominado
desta maneira pelo fato de estar localizado na diregao da constelagao de Sagitario), que

hospeda um buraco negro supermassivo de massa M = 3.7 + 0.2 x 10 My (e.g., Ghez

O trabalho de Fabian & Canizares (1988) foi importante também por outro motivo: eles anteveram o
potencial impacto dos outflows gerados pelo escoamento acretivo de aquecer o gds no ambiente do AGN e
interromper o fornecimento de gds para o buraco negro, i.e. eles anteveram o mecanismo béasico que hoje
em dia é chamado de AGN feedback e tem um papel fundamental nas teorias da formagcao das galdxias.
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et al. 2005) para o qual Mponqi ~ 107° My ano~! (Baganoff et al., 2001), o que implicaria a

0% erg s~! para uma eficiéncia radiativa de 10%, embora as observacoes

luminosidade L ~ 1
revelem que a luminosidade bolométrica seja Ly =~ 1036 erg s™! (e.g., Yuan et al. 2003b,
Yuan 2006), que excede por um fator de 10° a estimativa teérica simples!

Na hipétese bastante razoavel de que a quantidade de gds que alimenta o escoa-
mento acretivo é uma fragao razoavel do suprimento de gas disponivel na regiao central
da galaxia ao redor do buraco negro, entao a conclusao inescapavel dadas as baixas lumi-
nosidades dos LLAGNS é que a eficiéncia radiativa do escoamento acretivo nos AGNs de
baiza luminosidade das galdzias locais € consideravelmente menor que nos quasares/AGNs
luminosos situados a altos redshift. Isto indica que a natureza fisica do escoamento acretivo
nos LLAGNSs é diferente do modelo classico de disco de acrecao fino que explica os AGNs
luminosos. Na préxima secao, abordaremos os desenvolvimentos na compreensao da fisica
do escoamento acretivo ao redor dos buracos negros que seguiram os trabalhos pioneiros
de Shakura & Sunyaev (1973), Novikov & Thorne (1973), e que constituem a chave para

desvender o mistério dos buracos negros supermassivos “adormecidos” do universo local.

1.4 Modos de acrecao nos buracos negros

De acordo com a moderna teoria da acrecao em buracos negros, a estrutura e dinamica
do escoamento acretivo depende crucialmente da eficiéncia com a qual os processos de
viscosidade magnética convertem a energia potencial gravitacional do plasma em calor que
é irradiado. Denotaremos esta eficiéncia radiativa como nyaq = Lacr/ (M c?), onde Ly ¢
a luminosidade produzida pelo escoamento e M é a taxa de acrecao de massa ao buraco
negro. 7yaq pode ser interpretada como a eficiéncia com a qual a “maquina” representada
pelo escoamento acretivo converte a energia de repouso associada ao gés acretado Mc? em
radiagao.

Para classificarmos e compreendermos melhor as diferentes solugoes para o esco-
amento acretivo, convém fazermos uma digressao sobre o destino da energia interna do
plasma, seguindo a abordagem de Narayan et al. (1998), Frank et al. (2002). Escrevemos a

equacao que expressa a conservacao de energia do gas na forma simplificada
¢V =qt—q, (1.3)

onde
DS 0§

adv

T =D T o (1.4)
representa a taxa de adveccao de energia (i.e., a energia térmica que permanece no gas), e
q", ¢~ sao as taxas de aquecimento e resfriamento por unidade de volume, respectivamente

(Dgt representa a derivada material ou convectiva, p é a densidade, T' é a temperatura, v



CAPITULO 1. INTRODUCAO 12

é a velocidade do fluido e S é a entropia por unidade de massa). Supomos que a tnica
fonte de aquecimento do plasma é a dissipagdo viscosa e o resfriamento ocorre mediante
irradiacao, de forma que a expressao para g~ depende dos processos radiativos que ocorrem
no escoamento.

Podemos fazer uma classificacao simples dos diferentes regimes de acrecao levando
em conta a importancia relativa dos termos da equacao 1.3. O modelo padrdo de disco
de acregao fino (Shakura & Sunyaev, 1973, Novikov & Thorne, 1973, Frank et al., 2002)

corresponde ao caso no qual o gas tem alta eficiéncia radiativa de forma que
Disco fino: ¢t ~q > @Y, Lo ~01ME, M 2> Moyis. (1.5)

Neste caso, uma fracao significativa da energia gerada por dissipacao viscosa no escoamento
¢é irradiada localmente e a advecgao de energia é desprezivel, como consequéncia o disco
é geometricamente fino (H ~ (1072 — 1072R), onde H ¢ a altura vertical do disco), op-
ticamente espesso, e a eficiéncia radiativa é aproximadamente ~ 10%, o valor exato da
eficiéncia dependendo do spin do buraco negro, variando de ~ 6% para um buraco negro
de Schwarzschild até 40% para um buraco negro de Kerr em rotagao extrema (Novikov &
Thorne, 1973, Shapiro & Teukolsky, 1986); desta forma, os discos finos sao as fontes de
radiacao mais eficientes do universo, chegando a ser ~ 50 vezes mais eficientes que a fusao
nuclear nas estrelas (Frank et al., 2002). As temperaturas tipicas do gés sao T ~ 103 — 10°
K ao redor dos buracos negros supermassivos. A solucao de disco fino ocorre para taxas de
acrecao M pe Mcrit, onde

Mt ~ &> Mgaq (1.6)

é a taxa de acregao critica (Esin et al., 1997, Narayan et al., 1998), «a corresponde ao
parametro que caracteriza a viscosidade na teoria de Shakura-Sunyaev (Shakura & Sunyaev,
1973) e

Mgaq = é/}iig =22 <710§i[®> Mg ano ™ (1.7)
é a taxa de acregao de Eddington, definida como a taxa de acre¢do necessaria para produzir
a luminosidade de Eddington a uma eficiéncia de 10%.

O espectro emitido pelo disco fino é térmico, i.e. corresponde a uma composicao de
corpos negros (Frank et al., 2002). O excesso no UV - big blue bump - observado nas SEDs
dos quasares corresponde a assinatura da presenca da emissao do disco fino (Malkan, 1983,
Laor, 1990, Koratkar & Blaes, 1999). Isto concorda com as estimativas de que os AGNs
luminosos e quasares estao acretando a taxas de acregao proximas a taxa de Eddington
(McLure & Dunlop, 2004, Kollmeier et al., 2006) com altas eficiéncias radiativas (Yu &
Tremaine, 2002, Wang et al., 2006, Merloni & Heinz, 2008). Este modo de acre¢ao também

é favorecido para explicar o estado espectral térmico (thermal state, também chamado
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na literatura de high/soft state) observado em vérios buracos negros estelares na nossa
galdxia em sistemas bindrios (denominados de sistemas bindrios em raios X, daqui por
diante XRBs, de X-ray binaries), cuja origem do material que compoem o disco de acregao
provém da estrela companheira (Remillard & McClintock, 2006, Done et al., 2007). Estes
buracos negros estelares acretando matéria sdo também chamados de microquasares. A
parte superior da figura 1.4a ilustra a forma do disco de acrecao fino, na qual a sigla TS
denota o thermal state das XRBs.

A figura 1.4b ilustra os regimes de acrecao no espaco de parametros representado
pela taxa de acrecio e raio, abrangendo 30 ordens de grandeza de M, o que ilustra a vasta
aplicabilidade dos modos de acrecao discutidos nesta secao. O disco fino corresponde a
regiao em branco na figura 1.4b.

A situacao oposta ao disco de acrecao fino, na qual o gas tem baiza eficiéncia radia-
tiva, é chamada de ADAF3, que corresponde a advection-dominated accretion flow (Ichimaru
1977, Rees et al. 1982, Narayan & Yi 1994, 1995b, Abramowicz et al. 1995; ver os reviews
de Kato et al. 2008, Narayan et al. 1998, Quataert 2001, Narayan 2002, Yuan 2007, Na-
rayan & McClintock 2008 que abordam diferentes aspectos e aplicagoes dos ADAFSs), i.e.,
um escoamento acretivo no qual a maior parte da energia térmica gerada por dissipagao
viscosa permanece armazenada no gas e nao é irradiada, sofrendo advecgao. Os ADAFs séo

definidos pela condigao
ADAF : ¢V xqt > ¢, Law <01M, M < M. (1.8)

Os ADAFs ocorrem para baixas taxas de acrecao sub-Eddington¥ (M < Mit, ver equacio
1.6), o que corresponde a baixas densidades ji que M p. Nestas circunstancias, o gés
é opticamente fino e ténue, de forma que teool > taer onde teoo € a escala de tempo de
resfriamento e ¢, ¢ a escala de tempo que o gas demora para ser acretado, i.e., o gas nao é
capaz de irradiar eficientemente e a eficiéncia radiativa é baixa, < 10%. Os ADAFs também
sao comumente denominados na literatura de RIAF's (radiatively inefficient accretion flow),
porém neste trabalho vamos adotar a nomenclatura ADAF.

Os ADAFs tém uma riqueza de propriedades fisicas, em contraste com a solugao
comparativamente simples do disco de acrecao fino, que tém despertado o interesse dos as-
trofisicos. Devido ao armazenamento da maior parte da energia dissipada pela viscosidade

no proprio gas, a pressao do gas torna-se muito grande, o que resulta num “inflamento” do

§A sigla ADAF foi cunhada por Jean-Pierre Lasota (Narayan & McClintock, 2008).

YExiste um outro tipo de regime de acreciio andlogo ao ADAF, porém que ocorre para altas taxas de
acrecao (M b MEdd). Neste regime, chamado de acregéo supercritica ou slim disk (Katz, 1977, Abramowicz
et al., 1988, Abramowicz, 2005) as densidades s@o tao altas que o escoamento torna-se opticamente espesso
(i.e., grande profundidade 6ptica) e aprisiona a radiacao liberada pelo plasma, deixando o escoamento com
baixa eficiéncia radiativa e geometricamente espesso devido & grande pressao de radiagao. Tal solucdo nao
é tao0 bem compreendida quanto os ADAFs e discos finos (Ohsuga et al., 2005).
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Figura 1.4: Esquerda (figura a): forma qualitativa dos regimes de escoamento acretivo e sua dependéncia com a taxa de acre¢io M. As siglas a direita
correspondem aos diferentes estados espectrais das XRBs: QS-quiescent state, HS-hard state, IS-intermediate state e TS-thermal state. llustragdo modificada
a partir da figura 5 de Narayan & McClintock (2008). Direita (figura b): Discos de acregao finos e espessos no diagrama M-raio. O eixo horizontal inferior
corresponde ao raio do disco em unidades do raio de Schwarzschild, enquanto o eixo horizontal superior e o eixo vertical a direita apresentam as unidades
calculadas para um buraco negro de massa 3M. As regides em branco representam o regime de disco fino e as regioes hachuradas representam o regime de

disco espesso (ADAF para baixas M e slim disks para altas M). Figura extraida de Narayan & Quataert (2005).
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escoamento para o qual H ~ R, ao contrario do disco fino no qual H < R. A parte inferior
da figura 1.4a ilustra a forma do escoamento ADAF e sua estrutura inflada verticalmente.
Além disso, as velocidades de rotacao do ADAF sao sub-Keplerianas (o disco fino é Keple-
riano) e a velocidade radial de acrecao é consideravelmente maior que no disco fino. Devido
as baixas densidades do gds nos ADAFs, hd um fraco acoplamente entre fons e elétrons
via for¢as de Coulomb (Narayan & Yi, 1995b, Narayan et al., 1998), ao mesmo tempo em
que os elétrons sao responsaveis pela radiacao ja que estes sao ~ 1000 vezes mais leves que
os fons. Nestas condigoes, o gas assume uma estrutura de dupla temperatura na qual os

elétrons sao muito mais frios que os ions, tipicamente
: 12 (Rs 9-11
T; ~ 10 7 K, T.~10 K (R < 100Rg). (1.9)

Ao contrario da eficiéncia radiativa dos discos finos, que independe da taxa de
acrecdo, a eficiéncia radiativa dos ADAFs é uma funcao da taxa de acrecdo e pode ser

aproximada pela expressao '
m

de forma que Lapar ~ (m/a)?Lgqq (Narayan & Yi, 1995b, Narayan & McClintock, 2008),
onde = M / Mgqq. A figura 1.5 ilustra aproximadamente como a eficiéncia radiativa do
escoamento acretivo varia com a taxa de acregao, na qual percebemos que Napar atinge
valores minusculos & medida que a taxa de alimentacio diminui, tdo baixos quanto 0.1%.
Como apontamos na secao anterior, as baixas luminosidades dos LLAGNs nas galaxias
préximas nao sao simplesmente causadas pela falta de gas para servir de combustivel para
a acregao, ja que o suprimento de gas nas regides centrais destas galdxias seria mais do
suficiente para gerar luminosidades nucleares aprecidveis, assumindo uma eficiéncia radia-
tiva candnica de 10% dos discos de acrecao finos que estao presentes nos AGNs luminosos
(como é ilustrado de forma clara no caso de Sgr A*). Os ADAFSs e as suas baixas eficiéncias
radiativas oferecem uma solucao natural e elegante para o enigma das baixas luminosidades
dos buracos negros supermassivos presentes nos LLAGNs e galdxias inativas do universo
local!

Neste cenario, a maioria dos buracos negros supermassivos no universo presente es-
tariam subalimentados com M < 0.01Mpqq (vide equagao 1.6), acretando no modo ADAF
(Merloni, 2004, Hopkins et al., 2006b, Sijacki et al., 2007, Merloni & Heinz, 2008, Ho, 2008).
A regiao ocupada por estes buracos negros corresponde & drea hachurada na figura 1.4b para
M < Mgaq, onde podemos perceber que o regime de disco fino ocupa apenas uma pequena
parte do espaco de parametros. Por este motivo, os ADAFs tém uma ampla aplicabilidade
para compreender a acregao aos buracos negros. Além de fornecerem uma explicacao natu-
ral para as baixas luminosidades dos LLAGNs como descrevemos anteriormente, listamos

abaixo outros motivos pelos quais os ADAFs sao favorecidos para explicar o mecanismo
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Figura 1.5: Dependéncia aproximada da eficiéncia radiativa do escoamento acretivo 17 = 1aq
como funcio da taxa de acrecio de massa M / Mgaq (Narayan & Yi, 1995b, Esin et al.,
1997). O segmento horizontal no intervalo M = 0.01 — 0.1Mpqq corresponde a um regime
de transicdo no qual parte do escoamento acretivo ainda permanece ADAF, contudo a
eficiéncia radiativa é grande. Tal estado de transicao poderia corresponder ao intermediate
state (IS) na figura 1.4a. Figura obtida de Narayan & McClintock (2008).

de acrecao dos LLAGNSs, comparando as caracteristicas deste modelo com as propriedades

observacionais descritas na secao 1.2:

e ADAFs podem ser formados apenas em sistemas nos quais Lpo/Lrqq < 0.01 — 0.1

(Narayan et al., 1998, Narayan & McClintock, 2008), o que é uma caracteristica geral
dos LLAGN:S.

e Acredita-se que & medida que M diminui a partir do regime de disco fino, as regioes
internas do disco “evaporariam” gradativamente e cederiam lugar ao ADAF, de forma
que o raio interno do disco fino aumentaria progressivamente até o ponto no qual
haveria auséncia completa do disco fino, (Meyer & Meyer-Hofmeister, 1994, Esin et al.,
1997, Yuan & Narayan, 2004, Narayan & McClintock, 2008) (embora os detalhes do
mecanismo fisico de transicdo entre os dois regimes de acrecao seja até hoje pouco
conhecido, e constitua um importante desafio na teoria dos discos de acregao; Narayan
& McClintock 2008). Desta forma, se esperaria que nos LLAGNSs haveria uma auséncia
ou “truncamento” da parte interna do disco fino, e consequentemente uma auséncia do
big blue bump nas SEDs dos LLAGNs. De fato, as SEDs dos LLAGNSs néo apresentam
tal excesso no UV (figura 1.1)!
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e O espectro emitido pelos ADAFs é bastante diferente do espectro de um disco fino
padrao, abrangendo emissao desde o réadio até raios X (e possivelmente raios gama)
(Narayan et al., 1998) devido as grandes temperaturas (e energias das particulas)
no escoamento (as SEDs dos ADAFs serao discutidas na segao 3.2 e apéndice A).
A aplicacao da teoria ADAF na modelagem das SEDs de diversos LLAGNs (Lasota
et al., 1996, Quataert et al., 1999, Ptak et al., 2004, Nemmen et al., 2006, Wu et al.,
2007, Yuan et al., 2009), bem como Sgr A*ll tem sido feita com bastante sucesso,
embora ainda pairem dividas com relacao ao papel que o jato tem na emissao (Falcke
& Markoff 2000, Yuan et al. 2002a, Falcke et al. 2004, Markoff et al. 2008, ver capitulo
3).

e O numero de fétons ionizantes emitidos pelos ADAFs é pequeno em comparacio com
os discos finos, devido ao continuo ionizante duro gerado pelos ADAFs que induz
valores pequenos do parametro de ionizacao do gés na regiao de linhas estreitas. Isto
favorece a producao de intensas linhas de emissao estreitas de baixa ionizacao, como
é observado nas LINERs (Halpern & Steiner, 1983, Ferland & Netzer, 1983).

e O truncamento ou auséncia do disco fino a baixas taxas de acregdo explica natural-
mente a auséncia da linha larga Fe Ka (Ho, 2008), bem como as larguras das linhas
largas de Balmer com duplo pico, quando estas sao observadas (Chen et al., 1989, Chen
& Halpern, 1989, Nemmen et al., 2006). Convém acrescentar que o caso de LLAGNs
que apresentam linhas de emissao com duplo pico, é sabido que tais linhas se originam
na atmosfera de um disco fino truncado (Chen et al., 1989, Storchi-Bergmann et al.,
2003). Como foi notado por diversos autores, a liberagdo de energia gravitacional lo-
calmente no disco fino é incapaz de explicar as luminosidades das linhas (Chen et al.,
1989, Eracleous & Halpern, 1994, Strateva et al., 2006). 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 préprio ADAF (que na época era denominado de “toro
de fons”, seguindo o trabalho pioneiro de Rees et al. 1982). Assim, a presenca de um
ADAF nos AGNs que emitem linhas largas com duplo pico naturalmente induziria a
emissao destas linhas (Nagao et al., 2002, Cao & Wang, 2006).

A discussao acima leva a entender porque os ADAFs tém suscitado um amplo in-
teresse da comunidade astronomica nos ultimos anos. Além da riqueza de propriedades
fisicas que este modo de escoamento acretivo apresenta, os ADAFs tém uma ampla aplica-

bilidade para descrever as propriedades observacionais dos buracos negros supermassivos na

IMais detalhes sobre a aplicacdo do modelo ADAF para explicar a SED de Sgr A* - que constitui o caso
prototipico de buraco negro supermassivo interpretado com grande sucesso em termos do modelo ADAF
(Narayan et al., 1995) - podem ser encontrados em Quataert (2003), Yuan (2007).
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natureza. Cabe notar que o ADAF também é o modelo favorecido para explicar os estados
espectrais “duros” (hard states, figura 1.4a) observados nos buracos negros estelares das
XRBs (Remillard & McClintock, 2006, Done et al., 2007).

1.5 Os ADAFs e a produgao de jatos relativisticos

Um outro motivo para o interesse nos ADAFs é que este regime de acrecao estd associ-
ado a producao de jatos de particulas a velocidades relativisticas, cuja origem fisica tem
desafiado a comunidade astronomica ha varias décadas (Begelman et al., 1984, Blandford,
1990, Ferrari, 1998, Krolik, 1999, Meier et al., 2001). Do ponto de vista tedrico, estudos
analiticos (Rees et al., 1982, Livio et al., 1999, Meier, 2001, Reynolds et al., 2006, Nemmen
et al., 2007b) e simulagdes numéricas (De Villiers et al., 2003, McKinney & Gammie, 2004,
Hawley & Krolik, 2006, McKinney, 2006, Tchekhovskoy et al., 2008) tém demonstrado que
os ADAF's tém uma propensao natural a produzir jatos intensos™*.

Por outro lado, o estudo das SEDs dos LLAGNSs indica que eles tendem geralmente
a ser fontes radio-loud. Em outras palavras, a razdo entre a luminosidade em radio e a
luminosidade no éptico ou raios X (Kellermann et al., 1989, Terashima & Wilson, 2003)
tende a ser mais alta em LLAGNs do que em AGNs classificados como radio-quiet (Ho,
1999, 2002, Terashima & Wilson, 2003). A interpretagao usual dos AGNs radio-loud é que
nestes objetos a quantidade de energia transportada pelo jato é mais intensa, na hipdtese
de que a emissao radio se origina na radiacao sincrotron dos elétrons do jato; i.e. o jato
tende a ser mais poderoso nos AGNs radio-loud em relagao aos AGNs radio-quiet (Krolik,
1999). A modelagem detalhada das SEDs revela que somente a emissao radio do ADAF
nao ¢é suficiente para explicar as observagoes e uma componente adicional é necessaria,
componente que é atribuida ao jato (Quataert et al., 1999, Ulvestad & Ho, 2001, Anderson
et al., 2004, Ptak et al., 2004, Wu & Cao, 2005, Nemmen et al., 2006, Wu et al., 2007, Yuan
et al., 2009), o que sugere que jatos compactos sao naturalmente produzidos nos LLAGNs.
Deste modo, a associacao entre ADAFs e a producao de jatos sugerida por estudos tedricos
encontra suporte nas observagoes dos LLAGNS!

Merloni et al. (2003) derivaram uma correlagdo nao-linear entre a massa do buraco
negro, a luminosidade em radio e a luminosidade em raios X que eles denominaram o “plano
fundamental dos buracos negros”, que oferece a possibilidade de unificar as propriedades
dos buracos negros ativos ao longo de um vasto intervalo de massas e taxas de acrecao
(esta correlagao foi derivada também num estudo independente por Falcke et al. 2004).

Combinando os dados observacionais de diversos buracos negros estelares além de centenas

**Para um mecanismo alternativo de produgao de ejegbes relativisticas proposto no contexto dos micro-
quasares, envolvendo reconexdo magnética na coroa de discos finos, ver de Gouveia dal Pino & Lazarian
(2005).
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de AGNs, Merloni et al. (2003) derivaram a correlagao

logLg = 0.6 logLx + 0.78 log <£> + 7.33, (1.11)
Mg

onde Lp corresponde a luminosidade radio em 5 GHz, Lx é a luminosidade integrada
em raios X no intervalo 2-10 keV (ambas luminosidades se referem & emissdo compacta,
nao-resolvida, e M é a massa do buraco negro. Na modelagem de Heinz & Sunyaev (2003),
Merloni et al. (2003), é favorecido um cenério no qual a emissao raios X tem origem no ADAF
para os objetos cujas taxas de acrecao sao baixas, e a emissao radio tem origem num jato
relativistico. Por outro lado na interpretagao de Falcke et al. (2004), o plano fundamental
implica que nos buracos negros sub-Eddington a emissao é dominada pelo jato, i.e., ambas
as emissoes em radio e raios X teriam origem no jato ao invés do escoamento acretivo.
Apesar destes autores ndo concordarem na sua interpretacio da correlagdo empirica, ambos
trouxeram a tona o papel importante que o jato desempenha na emissao dos buracos negros
“subalimentados” (LLAGNs e XRBs no hard state).

Estimativas observacionais da poténcia dos jatos e das taxas de acrecao indicam que
a eficiéncia de produgao dos jatos nos LLAGNs é bastante apreciavel (Allen et al., 2006,
Heinz et al., 2007, Merloni & Heinz, 2007, Kording et al., 2008, Balmaverde et al., 2008,
Shankar et al., 2008, Merloni & Heinz, 2008). Definindo esta eficiéncia — analogamente a
defini¢ao da eficiéncia radiativa dos escoamentos acretivos — como et = Plet/ (M c?), onde
Pt € a poténcia cinética transportada pelo plasma no jato, tais autores obtém estimativas
no intervalo njer ~ 1% — 30%. Este resultado revela a importancia energética do jato nos
LLAGNS, que para baixos redshifts é comparavel ou até maior que a contribuicao energética
das supernovas (Merloni & Heinz, 2007, Kording et al., 2008), o que tem implicagoes nos
cendrios para o AGN feedback nos modelos de formagao das galaxias (Churazov et al., 2002,
Bower et al., 2006, Croton, 2006, Sijacki et al., 2007, Okamoto et al., 2008, Merloni & Heinz,
2008, Cattaneo & Best, 2009).

A partir da nossa discussio nesta secao e nas secoes anteriores sobre as propriedades
observacionais dos LLAGNSs, podemos concluir que a estrutura do escoamento acretivo
nos buracos negros supermassivos das galaxias do universo presente nao é simplesmente
um simulacro de baixa luminosidade dos discos de acregao finos presentes nos quasares do
universo distante; ao invés disso, trés componentes distintas sao necessarias para compor o

escoamento, sugeridas pelas observagoes:

1. ADAF. Os buracos negros supermassivos nas galdxias locais sao subalimentados a
baixas taxas de acrecdo, tipicamente menores que 0.01Mpgqq, 0 que resulta num gas
ténue, opticamente fino, que ndo é capaz de resfriar eficientemente e acaba formando
um escoamento acretivo inflado — o ADAF — que possui propriedades bastante dife-

rentes dos discos finos candnicos, sendo extremamente quente e de baixa eficiéncia
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radiativa. A presencga dos ADAFs é sugerida pelas baixas luminosidades dos LLAGNs
(baixos valores de Lpo/Lggqq) em virtude do suprimento de gés disponivel para ser
acretado, o que sugere baixas eficiéncias radiativas. Suporte adicional é dado pelas
SEDs observadas, que sao consideravelmente diferentes das SEDs dos AGNs luminosos

e nao apresentam o big blue bump.

2. Disco fino truncado. A partir de um raio de transi¢do R ~ 100 — 1000Rg, o
ADAF sofreria uma transicdo para um disco fino padrao, opticamente espesso e frio.
A evidéncia para a presenca do disco fino truncado vem dos resultados da modelagem
das SEDs de alguns LLAGNs bem estudados (Lasota et al., 1996, Quataert et al.,
1999, Ptak et al., 2004, Nemmen et al., 2006), além da presenca de linhas largas de
Balmer com duplo pico em diversos LLAGNs e a auséncia da linha larga Fe Ko, que

requerem o truncamento do disco.

3. Jato. A necessidade do jato é imposta pelo cardter radio-loud das SEDs dos LLAGNS,
pelo fato da emissdo radio nao ser ser explicada como emissdo do ADAF, e pelas
estimativas empiricas da eficiéncia de producao dos jatos em LLAGNs, que indicam
que uma fracao consideravel da energia de repouso do gas acretado é convertida em

energia cinética transportada pelos jatos.

A figura 1.6 ilustra o cendrio béasico favorecido para explicar o mecanismo de acregao
dos buracos negros supermassivos subalimentados do universo local, presentes nos LLAGNs
(Ho, 2005, Yuan, 2007, Ballantyne, 2007, Ho, 2008). Tal cendrio inclui as trés componentes
descritas acima: ADAF interno, disco fino truncado externo ao ADAF, e um jato rela-
tivistico. Tal modelo havia sido proposto anteriormente no trabalho pioneiro de Chen &
Halpern (1989), porém no contexto especifico de explicar a fonte central da radio galaxia

Arp 102B e a origem das linhas largas de Balmer com duplo pico observadas.

1.6 Objetivo

A partir da nossa discussao anterior, vimos que h& fortes evidéncias de que as galdxias
do universo presente hospedam buracos negros supermassivos, e a grande maioria destes
buracos negros sao alimentados com baixas taxas de acrecao, ao contrario dos buracos negros
em AGNs mais luminosos e quasares situados no universo distante. Como consequéncia,
espera-se que os buracos negros supermassivos nos AGNs de baixa luminosidade (LLAGNS)
e galaxias inativas estejam acretando num estado fundamentalmente diferente do modo de
acrecao dos quasares, o modo ADAF. Tal regime de acrecao é consideravelmente diferente
do modelo padrao de disco fino, sendo caracterizado por uma baixa eficiéncia radiativa,

espesso, e bastante quente, com temperaturas de bilhoes de graus Kelvin.
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Figura 1.6: Ilustracao do cendrio para acrecao dos buracos negros supermassivos nos
LLAGNS, incluindo os trés componentes: ADAF (parte interna do escoamento acretivo),
disco fino (parte externa) e jato (escoamento ejetado). Figura extraida de Ho (2008).
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O objetivo desta tese é desvendar as consequéncias observacionais da presenca de
buracos negros subalimentados nas galdxias que hospedam LLAGNs do universo presente,
usando modelos tedricos para o escoamento acretivo, a ejecao dos jatos e a relacao entre
o escoamento e o buraco negro. Dado que mais de 40% das galdxias préximas hospedam
LLAGNS, a atividade dos buracos negros na época atual do cosmos é claramente dominada
pelos buracos negros alimentados com baixas taxas de acrecao. De acordo com o cendario no
qual o grau de atividade nuclear nas galaxias é determinado pela taxa de acrecao do buraco
negro, os LLAGNSs representariam o elo de ligagdo com as galdxias normais inativas, que
nao apresentariam sinais tradicionais de atividade nuclear pelo fato das taxas de acrecao
serem extremamente baixas.

No capitulo 2, calculamos a partir de primeiros principios a eficiéncia de producao
dos jatos a partir dos ADAFs, e a conexao da poténcia cinéticas destes jatos com o spin
do buraco negro. Comparamos as previsoes teéricas dos modelos desenvolvidos com a
correlacao empirica derivada entre a taxa de acrecao do buraco negro e a poténcia do jato
em LLAGNSs (Allen et al., 2006, Merloni & Heinz, 2007, Balmaverde et al., 2008). A partir da
modelagem desta correlagao, derivamos uma nova maneira de estimar os spins dos buracos
negros supermassivos nos LLAGNs.

No capitulo 3, utilizamos o cenéario fisico ilustrado na figura 1.6 para modelar as
SEDs de uma amostra de 17 LINERs selecionadas da compilacao de Eracleous et al. (2009).
Com esta modelagem — na qual modelagemos fisicamente a natureza das SEDs, indo além
de uma interpretacao fenomenoldgica — pretendemos verificar a validade do cenario ADAF
para explicar a emissdo dos LINERs, que representam a populagao dominante de LLAGNs
(Ho et al., 1997, Ho, 2008), qual a importancia relativa que o escoamento acretivo e o
jato tém nas SEDs. Construimos entao um cendrio unificado para a natureza da acregao
nos LINERs, e por extensao na populacao geral dos LLAGNS, e estimamos os valores dos
parametros fisicos fundamentais das fontes centrais.

No capitulo 4, utilizamos os modelos tedricos estudados nos capitulos 2 e 3 para
construir uma nova metodologia para a acrecao dos buracos negros e o feedback dos jatos,
que pode ser implementada em simulagoes de formacao de galaxias para acompanhar a co-
evolugao entre os buracos negros e as galdxias hospedeiras. O método que nés construimos
é implementado na simulacao cosmolégica da formagao de uma galdxia disco, através da
qual a co-evolugao entre o AGN central e a galdxia é analisada, bem como a importancia
do feedback dos jatos neste contexto.

Os resultados do trabalho descrito nos capitulos 2 e 4 foi previamente apresentado
em trés publicagdes (Nemmen et al. 2007a,b, Okamoto, Nemmen, and Bower 2008). Os
resultados contidos no capitulo 3 serao incluidos num artigo(s) que estd em estégio de pre-
paracao (Nemmen et al. 2009, em preparagao). Os trabalhos ja publicados estao anexados

no apéndice C.
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Capitulo 2

Modelos para poténcia dos jatos
relativisticos: Evidéncia para a
rotacao rapida dos buracos negros

supermassivos

If man were restricted to collecting facts, the sciences would only be a sterile nomenclature
and he would never have known the great laws of nature. It is in comparing the phenomena
with each other, in seeking to grasp their relationships, that he is led to discover these laws.

Pierre-Simon Laplace, in “Exposition du systeme du monde”, 1813

2.1 Introducao

Os jatos relativisticos extragalaticos sao escoamentos colimados de plasma a velocidades re-
lativisticas, que emergem dos ntcleos ativos de galdxias em diregoes opostas, transportando
enormes quantidades de massa, momentum e energia (ver Figura 2.1). Os jatos constituem
um dos fené6menos mais energéticos do universo e a sua origem fisica tem desafiado a nossa
compreensao dos processos fisicos envolvidos (Blandford, 1990, Krolik, 1999, Meier et al.,
2001) desde que tais fenémenos comecaram a ser detectados, hd mais de trinta anos atras
(Begelman et al., 1984, Ferrari, 1998, Collin, 2006).

Existe na astronomia um amplo corpo de evidéncias observacionais da existéncia dos
jatos extragalaticos. Algumas das evidéncias mais contundentes foram obtidas mediante o
imageamento no éptico, raios X e radio de fontes extragalaticas da emissao radio estendida
e colimada, localizadas em lados opostos em relagao ao nicleo da galdxia hospedeira, onde

o préprio niicleo geralmente é uma fonte compacta da emissao rddio nestes casos (Begelman
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et al., 1984, Krolik, 1999)). Estas observacoes revelaram que os jatos podem permanecer
altamente colimados até distancias da ordem de centenas de kiloparsecs em relagao ao
centro das radio galaxias. O painel esquerdo da Figura 2.1 mostra imagens no radio com o
Observatério VLA (Very Large Array) e em raios X com o Observatério Chandra do jato
proveniente do nicleo da galdxia M87, um belo exemplo de jato relativistico colimado (e.g.,
Marshall et al. 2002).

Observagoes de alta resolugao com o Observatério Chandra de galaxias elipticas
e aglomerados de galdxias ilustram o impacto dramético que os jatos exercem no meio
interestelar das galdxias hospedeiras e no ambiente dos aglomerados. Tais observacoes
mostram a existéncia de proeminentes depressoes na distribuicao superficial de brilho em
raios X destes sistemas, que correspondem a cavidades ou “bolhas” infladas pelos jatos a
medida que estes interagem com o gis quente ao redor do AGN central (e.g., Allen et al.
2006, Birzan et al. 2004, Fabian et al. 2006, Taylor et al. 2006, Rafferty et al. 2006, Sanders
et al. 2009). Baseando-se na energética da criagdo das cavidades observadas no plasma, a
energia minima associada com os jatos situa-se entre ~ 10%° erg em galdxias, grupos de
galdxias e aglomerados de galdxias menos massivos até ~ 1052 erg em aglomerados ricos
(mais massivos) (e.g., Churazov et al. 2002, Sanders et al. 2009), de forma que os jatos estao
entre alguns dos fendmenos mais potentes do universo.

A grande quantidade de energia depositada pelos jatos no ambiente ao redor do
AGN modifica a estrutura e consequente evolucao temporal desse gas (painel direito da
Figura 2.1) (Churazov et al., 2002, Dalla Vecchia et al., 2004, Sijacki & Springel, 2006). Por
exemplo, a interacao entre os jatos e o plasma circundante nos aglomerados de galdxias pode
alterar a evolucao do ambiente interno dos aglomerados, através do contrabalangamento do
esfriamento radiativo pelo aquecimento causado pelo jato (e.g., McCarthy et al. 2004), e
modificar o processo de formagao das galdxias (Bower et al., 2006, Sijacki et al., 2007).

Uma compreensao detalhada dos diversos aspectos do fendomeno dos jatos permanece
elusiva, tais como sua origem, colimagao, propagacao, radiacao etc. A combinacao de estu-
dos tedricos analiticos (e.g., Blandford & Znajek 1977, Blandford & Payne 1982, Begelman
et al. 1984, Punsly & Coroniti 1990, Ferrari 1998, Meier 1999, 2001) e o uso de complexas
simulagoes numéricas magnetohidrodinamicas (MHD) relativisticas (e.g., Koide et al. 2000,
Koide 2003, McKinney & Gammie 2004, De Villiers et al. 2005, Komissarov 2005, Hawley &
Krolik 2006, McKinney 2006, McKinney & Narayan 2007, Punsly 2007, Tchekhovskoy et al.
2008) estao fornecendo importantes insights na compreensao da origem fisica das enormes
quantidades de energia transportadas pelos jatos extragalaticos. Esta se formando um con-
senso geral de que os jatos sdo fundamentalmente fendmenos cuja origem esté relacionada
aos processos eletromagnéticos no disco de acrecao ao redor do buraco negro central, e nao

somente a consequéncia de processos puramente hidrodinamicos (Blandford, 2002).
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VLA Radio

Figura 2.1: Esquerda: Observagoes em raios X e radio do jato relativistico emitido pelo
AGN central da galdxia M87, situada a uma distancia de 17 Mpc (Marshall et al., 2002).
Direita: Imagem em raios X que mostra a interacdo entre o jato emitido pela radio galaxia
central do aglomerado de galdxias Hydra A e o meio circundante (McNamara et al., 2000).
Como resultado desta interagao sao criadas “bolhas” de plasma aquecido em relagdo ao
plasma mais frio, que sdo observadas como depressoes na distribuicao de brilho. A distancia
até Hydra A é de 258 Mpc.

Como discutimos no capitulo 1, os modelos atualmente favorecidos para a origem
da poténcia dos jatos supoem um escoamento acretivo que deposita massa no buraco negro
central (Narayan & Quataert, 2005), “atravessado” por linhas de campo magnético de
grande escala. A presenca de turbuléncia MHD e rotacao diferencial do plasma no disco de
acrecao geram e intensificam campos magnéticos toroidais através do processo denominado
de instabilidade magnetorrotacional (Balbus & Hawley, 1998, Balbus, 2003). Quando a
pressao associada a essas linhas toroidais torna-se suficientemente grande, tais linhas sofrem
uma repulsao magnética mutua e escapam do disco, formando um tipo de “torre” helicoidal
rotatéria de linhas de campo magnético acima e abaixo do disco (e.g., Meier et al. 2001,
Hirose et al. 2004, Semenov et al. 2004). Forcas centrifugas associadas a essas linhas de
campo expelem o plasma do escoamento, gerando outflows. Esta é a base do modelo de
Blandford-Payne (Blandford & Payne, 1982) para os jatos, no qual os campos magnéticos
conectam o corpo do disco de acregao a regides distantes (ver Figura 2.2) e extraem a energia

rotacional do préprio disco de acrecao e a convertem na poténcia do jato. Dependendo da
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estrutura detalhada do disco de acregao e das linhas de campo, este mecanismo pode gerar
desde outflows pouco colimados até jatos altamente colimados (Blandford & Payne, 1982).

Caso o buraco negro central esteja em rotagao (buraco negro de Kerr, Misner et al.
1973, Frolov & Novikov 1998), o campo magnético pode também extrair a energia rotacional
do buraco negro para acelerar os jatos. A possibilidade de aproveitar de forma util a
energia rotacional armazenada nos buracos negros de Kerr foi estudada pela primeira vez
por Penrose (1969) ha mais de trinta anos atrds. No chamado “processo de Penrose”
idealizado por Roger Penrose (ver Misner et al. 1973, §33.7), particulas situadas em érbitas
retrogradas de energia negativa, dentro da ergosfera, ao serem acretadas pelo buraco negro
reduzem sua energia rotacional. Tal energia extra pode potencialmente ser convertida na
energia do jato.

Alguns anos ap6s a proposta de Penrose, Blandford & Znajek (1977) propuseram um
modelo hoje conhecido como modelo de Blandford-Znajek (BZ) no qual os linhas de campo
magnético estao ancoradas diretamente no horizonte de eventos do buraco negro em rotacao
e o conectam a regioes distantes (Figura 2.2). Tal configuragao surge na natureza pelo fato
de os escoamentos acretivos serem magnetizados, e ao depositarem o plasma no buraco
negro, as linhas de campo previamente ancoradas no plasma passam a ficar ancoradas no
horizonte do buraco negro (Thorne et al., 1986). Blandford & Znajek (1977) estudaram o
comportamento das equagoes de Maxwell ao redor de um buraco negro de Kerr para diversas
configuracées do campo e obtiveram uma maneira qualitativamente simples de entender o
mecanismo de BZ: o buraco negro através de sua rotagao exerce um torque sobre as linhas de
campos ancoradas no horizonte, cuja velocidade angular é menor do que a do buraco negro;
desta forma as linhas de campo extraem a energia rotacional do buraco e transportam-
na para regioes distantes da singularidade na forma de um fluxo de Poynting, tal energia
pode entao ser usada para acelerar o plasma do jato. Tal mecanismo é andlogo ao modelo
classico de Goldreich & Julian (1969) proposto para explicar a emissao de radiagao dos
pulsares (ver Shapiro & Teukolsky 1986, §10). MacDonald & Thorne (1982) criaram uma
analogia interessante entre o modelo de BZ e um circuito DC: o buraco negro se comporta
como uma bateria com uma certa resisténcia interna que esta conectada a um resistor que
representa a regiao de aceleracao do jato; obviamente a fonte de energia dessa “bateria”
é a rotacao do buraco negro. Uma exposicao detalhada sobre o modelo de BZ pode ser
encontrada nas obras Thorne et al. (1986), Frolov & Novikov (1998) (§8.6) ou ainda Frank
et al. (2002).

H4 ainda um outro tipo de modelo que chamamos de Punsly-Coroniti-Meier, onde
as linhas de campo associadas a producao dos jatos estao ancoradas no plasma do disco
de acrecao porém dentro da ergosfera do buraco negro (Figura 2.2) (Punsly & Coroniti,

1990, Meier, 1999). Neste tipo de modelo o campo magnético é capaz de extrair energia do
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espago-tempo em rotagdo do buraco negro analogamente ao mecanismo de BZ, mesmo que
as linhas nao estejam ancoradas diretamente no horizonte de eventos.

Os resultados dos modelos analiticos de BZ e Punsly-Coroniti-Meier para a poténcia
dos jatos sao de forma geral consistentes com os resultados de simula¢oes numéricas (Koide,
2003, McKinney & Gammie, 2004, De Villiers et al., 2005, Hawley & Krolik, 2006, Punsly,
2007), no sentido de que a poténcia dos jatos resultante depende tanto da taxa de acregao
quanto do spin dos buracos negros. De fato, Meier (2001), Sikora et al. (2007) argumenta
que a compreensao da dicotomia radio-loud/radio-quiet na populacao de AGNs (e.g., Krolik
1999) requer que o comportamento da poténcia do jato exiba tais dependéncias. Embora
esta afirmagao parega ser indicada por observacoes de bindrias de raios X na nossa galdxia
(Cui et al., 1998). Apesar disso, observacionalmente pouco é sabido sobre as condig¢oes
envolvidas no fenémeno dos jatos extragalaticos. Observacoes recentes com o Observatorio
Chandra oferecem uma oportunidade tnica de remediar isto. As observagoes em raios X
das cavidades/bolhas presentes em diversos sistemas permitem estimar tanto a poténcia dos
jatos emitidas pelos AGNs centrais quanto a taxa de acrecdo de massa ao buraco negro.
Allen et al. (2006) (daqui por diante A06) analisou tais dados para nove galdxias elipticas
gigantes e obteve uma forte correlagdo entre as taxas de acrecao de Bondi e as poténcias
dos jatos (ver também Merloni & Heinz 2007, Balmaverde et al. 2008). No contexto dos
modelos para o sistema jato-disco de acregdo-buraco negro, tal correlacdo permite inferir
nao sé a eficiéncia com a qual a energia de repouso do material sendo acretado no buraco
negro é convertida em energia do jato, mas também a distribuicao dos spins dos buracos
negros nos respectivos AGNs, como mostraremos a seguir. Este é um dos topicos abordados
neste trabalho.

Neste capitulo, estudamos dois modelos fisicos para a poténcia do jato: o modelo BZ
(§2.3) e 0o modelo “hibrido” de Punsly-Coroniti-Meier proposto por Meier (2001) (Punsly
& Coroniti, 1990, Meier, 1999)) (§2.4). Denominamos o dltimo modelo “hibrido” pois as
linhas de campo magnético podem estar conectadas a plasma localizado dentro ou fora
da ergosfera, dependendo do spin do buraco negro. Tal modelo combina os mecanismos
de Blandford-Payne — no qual a poténcia do jato pode ser extraida da energia cinética do
escoamento acretivo — e de BZ — no qual a energia rotacional do buraco negro é extraida.
Incorporamos nestes modelos alguns efeitos relativisticos que foram considerados de forma
incompleta em trabalhos anteriores a Nemmen et al. (2007b), e consideramos que o es-
coamento acretivo associado a producao dos jatos possui baixa eficiéncia radiativa, i.e. é
um ADAF. H4 vérias indicacoes de que a formacdo dos jatos é mais eficiente quando o
escoamento acretivo é um ADAF (e.g., Rees et al. 1982, Meier 2001, Churazov et al. 2005,
Nemmen et al. 2007b, McKinney & Gammie 2004, Tchekhovskoy et al. 2008), além disso
acredita-se que a producao dos jatos é suprimida (Livio et al., 1999, Meier, 2001, Macca-

rone et al., 2003) nos discos de acrecao finos padroes normalmente associados aos AGNs
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ergoSphere

Figura 2.2: Configuragoes das linhas de campo magnético ancoradas no buraco negro ou
disco de acregao capazes de fornecer energia para os jatos. A siglas BZ, BP e PCM referem-
se respectivamente aos modelos de Blandford-Znajek, Blandford-Payne e Punsly-Coroniti-
Meier, conforme texto.

luminosos (Shakura & Sunyaev, 1973, Novikov & Thorne, 1973). Justificamos com mais
detalhes a associagao entre ADAF's e a produgao de jatos na segao 2.2 (ver também §1.5).

Ap6bs construirmos um modelo tedrico para a eficiéncia de producao dos jatos a par-
tir dos ADAF's (§2.5), aplicamos tais modelos para compreender a correlagao empirica entre
as taxas de acrecao de Bondi e as poténcias dos jatos inferida para LLAGNs hospedados
em galdxias elipticas gigantes (§2.6). Em seguida demonstramos que os modelos de jato de
BZ e hibrido estudados nas secoes 2.3 e 2.4 sao capazes de explicar a natureza fisica desta
correlacao, e reproduzi-la (§2.7). A partir da nossa modelagem das observagoes, inferimos
a eficiéncia tipica de conversao da energia de repouso do material acretado no buraco negro
em poténcia do jato, e a distribuicdo dos spins dos buracos negros supermassivos (§2.7).
Discutimos os efeitos nos nossos resultados introduzidos por possiveis incertezas na deter-
minagao empirica das poténcias dos jatos (§2.8.1) e a presenca de ventos no ADAF (§2.8.2).
Finalmente, comparamos nossos resultados com estimativas prévias da eficiéncia do jato
(§2.8.3) e contextualizamos os resultados da nossa pesquisa com outros trabalhos recentes
(§2.8.4).

Os conteudo deste capitulo foi publicado nos dois trabalhos Nemmen et al. (2007a,b).



CAPITULO 2. EXTREMA ROTACAO DOS BURACOS NEGROS EM AGNS 29

2.2 Escoamento acretivo: ADAF

Para efeito de modelagem, consideramos que o escoamento acretivo ao redor do buraco
negro central é um ADAF (ver se¢ao 1.4; Narayan et al. 1998, Narayan & McClintock 2008).
Existem diversas evidéncias que indicam uma associacao entre ADAFs e jatos intensos em

LLAGNSs, algumas das quais foram mencionadas na segao 1.5:

1. ADAFSs sdo o modelo favorecido para explicar as baixas luminosidades dos LLAGNs

(§1.4).

2. Teoricamente, a magnitude e a estrutura dos campos magnéticos associados com
ADAFSs sao muito mais “condutivas” & extracido da energia rotacional dos buracos
negros em comparagao com os campos associados com discos finos padroes (e.g., Rees
et al. 1982, Livio et al. 1999, Armitage & Natarajan 1999, Meier 2001, Nemmen et al.
2007b, Garofalo 2009), o que induziria a produgao de jatos mais intensos nos ADAFs.

3. Observacionalmente, estimativas da poténcia dos jatos e das taxas de acrecao indicam
que a eficiéncia de produgao dos jatos nos LLAGNs de fato é bastante aprecidvel
(Allen et al., 2006, Heinz et al., 2007, Merloni & Heinz, 2007, Kording et al., 2008,
Balmaverde et al., 2008, Shankar et al., 2008, Merloni & Heinz, 2008).

4. LLAGNs (bem como XRBs no estado low/hard) apresentam uma forte correlagao
entre as emissoes em raios X e radio, que podem ser melhor entendidas no contexto
de um sistema ADAF-jato (Gallo et al., 2003, Merloni et al., 2003, Falcke et al.,
2004). Observagoes sugerem que para altas taxas de acrecdo tais sistemas mudam
para o estado high/soft e o jato é suprimido (Maccarone et al., 2003, Greene et al.,
2006). Acredita-se que tal supressao do jato (e a transicao HS-T'S associada) aconteca
devido & mudanga de um ADAF (jatos fortes) com baixas taxas de acre¢do para um

disco fino (jatos fracos) com altas taxas de acrecao (e.g., Meier 2001) (ver figura 1.4a).

Convém notar que no caso dos sistemas excepcionais tais como os radio-loud quasars,
que sao ao mesmo tempo bastante luminosos e possuem jatos intensos, a natureza da sua
fonte central é atualmente um grande enigma (e.g., Maccarone et al. 2003, Churazov et al.
2005, Kording et al. 2006). Acredita-se que tais sistemas correspondam a casos onde a
taxa de acrecao aproxima-se da taxa de Eddington. Uma possibilidade é que nestes casos o
escoamento acretivo esteja num estado instdvel onde o mesmo oscila entre diferentes modos
de acrecao e correspondentemente diferentes modos de producao do jato (Meier, 2001, Sikora
et al., 2007). Outra possibilidade é que o escoamento acretivo ocorra na forma dos slim
disks, escoamentos super-Eddington onde a pressao de radiagdo é dominante (Abramowicz
et al., 1988, Abramowicz, 2005, Ohsuga, 2007). A investigacao da natureza destes sistemas
claramente é uma area promissora e instigante, mas estd além dos objetivos do presente
trabalho.
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No6s descrevemos a estrutura do ADAF usando as equagoes auto-similares de Narayan
& Yi (1995a,b), que descrevem de forma simples a estrutura do escoamento. Estamos
especialmente interessados nas equagodes que descrevem a semi-espessura do disco H, a
velocidade angular €’ e a intensidade do campo magnético B préximos ao buraco negro em
termos do raio em coordenadas cilindricas R, massa do buraco negro M, taxa de acrecao
no buraco negro M e o pardmetro de adveccio f (assumido =~ 1). As equagOes abaixo
descrevem H, Q' e B, que servirao de entrada para os modelos da poténcia do jato descritos
nas segoes 2.3 e 2.4, onde parametrizamos a massa em unidades solares (m = M/Mg),

taxas de acrecdo em unidades de Eddington (i = M /Mpgqq) € os raios em termos do raio

de Schwarzschild (r = R/(2GM/c?)):

Q' =719 x 10%cym~1r3/2 g7 (2.1)
B =6.55 x 1080 /2(1 — B)/2¢; 2 el m 12 /2514 G, (2.2)
H/R ~ (2.5¢3)"2. (2.3)

As constantes ¢, ¢ e ¢3 sao definidas como

54 2¢
o =g (a.e),
2/ (5+2¢) , . Y?
C2 = [T (o, €) )
CgZC%/E/,
Sl <5/3—'y>
f\ry=1)’
18a2 1/2
! N=|l14+4 ——
g(Oé,E) |: +(5+2€/)2:|

Atentamos para o fato de que embora as equagoes de Narayan & Yi (1995a) sejam
baseadas num modelo simplificado para o ADAF, que nédo incorporava a possivel perda de
massa na forma de ventos provenientes do escoamento acretivo, nds verificamos que estas
solucoes auto-similares fornecem uma boa aproximacao para a estrutura das regides internas
dos modelos ADAF mais recentes, como o modelo proposto por Blandford & Begelman
(1999) no qual ventos estao presentes (ver §2.8.2).

As equacoes para H, B e ' também dependem das propriedades do plasma tais
como o indice adiabdtico 7, o parametro de viscosidade™ « e a razao entre as pressoes do

gds e magnética #. Tais quantidades nao sdo independentes. Adotamos que o valor de ~

*Na chamada “prescrigio «” se define a viscosidade cinemética v = acsH onde o é um parametro
fenomenoldgico que quantifica a viscosidade do gés (geralmente o < 1) (e.g., Frank et al. 2002).
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depende de [ através da relacao

 58+8
7T 3@+ ) 24

(Esin et al., 1997) e baseado-nos em simulagoes numéricas MHD Newtonianas da evolucao da

instabilidade magnetorrotacional (MRI, magnetorotational instability) em discos de acregao

adotamos
0.55

ar ——
1+

(Hawley et al., 1995). Assumimos que a pressao magnética estd relacionada a intensidade

(2.5)

do campo via Pyag = B%/8.

Obtemos o valor de « a partir de simulagoes recentes MHD de escoamentos acretivos
que levam em conta de forma auto-consistente o processo MRI. As simulagoes relativisticas
de McKinney & Gammie (2004), Hirose et al. (2004), Hawley & Krolik (2006) obtém que
nas porgoes internas do disco § =~ 1 — 10. Embora « nao seja explicitamente mencionado,
podemos estiméa-lo a partir dos valores de 3 usando a relagao entre estas duas variaveis
obtendo a ~ 0.04 — 0.3. Para fins de calculo, derivaremos os resultados a seguir para os
valores a = 0.04 e 0.3. Contextualizando estes valores de «, notamos que as simulagoes
de Proga & Begelman (2003), McKinney & Narayan (2007) sugerem que préximo a 6rbita
circular estdvel mais interna, « atinge altos valores: a ~ 0.1—1. Além disso, modelos ADAF
recentes requerem o valor a ~ 0.25 para reproduzir as observagoes de XRBs (Quataert &
Narayan, 1999).

Introduzimos trés importantes modificagbes no modelo ADAF descrito acima, que

incorporam efeitos de relatividade geral causados pela métrica de Kerr:

Raio interno do disco Calculamos os valores de H, B and € no raio R, o raio da
6rbita circular estdvel mais interna do disco de acregao (ISCO, de innermost stable
circular orbit, ou raio marginalmente estavel, marginally stable), i.e. o raio abaixo do
qual nao sao possiveis érbitas estdveis de particulas no disco de acrecao (ver Frank
et al. 2002, Misner et al. 1973), tal raio é dado por (Bardeen et al., 1972)

RmS:M{?)—i—ZQ— [(3—Z1)(3+Zl+222)]1/2}, (2.6)
Zr=1+ (=AY 4 )+ - )
Zy = (352 + Z2)V/2.
Conforme a Figura 2.3 mostra, Rys depende fortemente do parametro de spin do
buraco negro j = J/Jmax (“a/M” em unidades geometrizadas, a é o momentum

angular especifico), onde J é o momentum angular do buraco negro e Jya.x = GM?/c

¢ momentum angular maximo possivel.
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Intensificacao da rotacao devido a frame-dragging Um observador localizado no in-
finito vai ver o disco e os campos magnéticos em rotacao nas proximidades do buraco
negro nas coordenadas de Boyer-Lindquist com uma velocidade = Q' + w, onde

got 2aM

= —— = 2.7
“T e a(R+2M)+ R &)

¢ a velocidade angular (g.s sdo as componentes do tensor métrico apropriado) no
mesmo sistema de coordenadas, que corresponde a rotacao do espago-tempo local-

mente induzida pelo buraco negro de Kerr (Bardeen et al., 1972).

Dinamo devido a frame-dragging Incorporamos um efeito relativistico inicialmente pro-
posto por Meier (1999) e possivelmente observado nas simula¢oes numéricas MHD de
Hawley & Krolik (2006), onde o frame-dragging atua como um dinamo que amplifica
a intensidade dos campos magnéticos nas proximidades do buraco negro as custas
da energia rotacional do mesmo, o que intensificaria a poténcia do jato. Seguindo
Meier (2001), relacionamos a componente azimutal amplificada do campo com a in-
tensidade nao-amplificada do campo da solucao ADAF Newtoniana como By = ¢gB,
onde g = Q /€ é o fator de ampliagdo do campo. A amplitude deste fator depende do
spin do buraco negro através da velocidade angular do espago-tempo w. No caso de
um buraco negro de Schwarzschild (sem rotacdo), w =0e g =1 (i.e., ndo ha dinamo
devido a métrica). A Figura 2.4 mostra quao grande g pode se tornar & medida que

j aumenta, para valores dos parametros tipicos.

A importancia destes efeitos foi reconhecida previamente e Meier (2001) até mesmo
os incorporou no seu modelo para a poténcia do jato, embora com simplificagoes que di-
minuiram seu impacto. Por exemplo, Meier tomou g como um parametro livre ao invés
de explicitamente relaciona-lo a rotacao do espaco-tempo induzida pela métrica de Kerr,
ele adotou uma aproximagao simples para w, e ele calculou as poténcias apenas para dois
valores limites do raio: 7GM/c? (correspondendo a j =~ 0) e 1.5GM/c? (j ~ 1). No nosso
método incorporamos de maneira mais completa a dependéncia dos parametros importantes
do modelo em j, e desta forma podemos explorar o quao sensiveis as varidveis do escoamento
acretivo e a poténcia do jato sao a mudancas no valor do spin do buraco negro.

Finalmente, seguindo Livio et al. (1999) assumimos que as componentes poloidal
e azimutal do campo magnético estao relacionadas uma a outra através da relagao B, =~
H/R By, baseada em que a intensidade da componente poloidal é limitada pela extensao
vertical dos “redemoinhos” turbulentos no disco de acrecao. No caso de um ADAF, isto

implica B), ~ By pois H ~ R.
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Figura 2.3: Dependéncia com o spin j de alguns raios caracteristicos da dinamica ao redor
dos buracos negros de Kerr, em unidades geometrizadas (G = ¢ = 1). A linha tracejada
mostra o raio da 6rbita marginalmente estavel (Ry,s) e as linhas sélidas mostram o raio do
horizonte de eventos (R4) e o raio da ergosfera medido no equador (Ry(f = 7/2)). Figura
extraida e modificada de Bardeen et al. (1972).

2.3 O modelo de Blandford-Znajek

De acordo com o modelo de BZ, a poténcia total do jato resultante é dada por (e.g.,
MacDonald & Thorne 1982, Thorne et al. 1986)

1
Pl = 5wi Bl Rij*e, (2.8)

onde oM
Ry = [1 + (1= (2.9)

¢ o raio do horizonte de eventos, B| ¢ a intensidade da componente do campo magnético

normal ao horizonte, e o fator

Q
wp = Q—f(QH—QF) (2.10)
H

depende da velocidade angular das linhas de campo Qg em relagao a do buraco negro, Q.
Seguindo a préatica usual, assumimos que wp = 1/2, que maximiza a poténcia (MacDonald
& Thorne, 1982, Thorne et al., 1986). Quanto a B, Livio et al. (1999) argumenta que

a intensidade do campo ancorado no horizonte é comparavel a do campo ancorado nas
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Figura 2.4: Variagdo com j do fator de intensificagdo g dos campos magnéticos devido a

frame-dragging. A linha sélida indica o caso em que @ = 0.3 e a linha pontilhada corresponde
a o = 0.04. Tal fator nao depende da massa do buraco negro ou taxa de acregao.

regides internas do escoamento acretivo. Assim, assumimos que a intensidade do campo no
horizonte é a mesma daquela no raio da érbita marginalmente estavel do disco de acrecao,
ie.

By ~ By(Rus) ~ g(Runs) B(Runs). (2.11)

Tais configuracoes dos campos sao consistentes com aquelas observadas na regiao de formacao
dos jatos em simulagoes numéricas da acre¢ao a buracos negros de Kerr (e.g., Hirose et al.
2004, McKinney & Gammie 2004). Finalmente, como a taxa de acrecao relaciona-se a
poténcia do jato apenas através da intensidade do campo, a poténcia depende apenas da
taxa de acregdo medida na Orbita marginalmente estdvel do escoamento definida como
Mms =M (Rms)- Se a massa é conservada no disco como na versao original do modelo
ADAF (Narayan & Yi 1995a, Narayan et al. 1998) entao M nao varia com o raio, porém
modelos ADAF contemporaneos permitem que ocorra perda de massa no escoamento na
forma de ventos e outflows (ver §2.5).

A principal vantagem do modelo BZ é a sua simplicidade conceitual, no qual o ho-
rizonte de eventos é equivalente a uma superficie condutora rotatéria dotada de correntes

e cargas superficiais. De fato, o horizonte é um indutor unipolar no qual as linhas de
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campo estao conectadas (e.g., Thorne et al. 1986; ver Figura 2.2). Os campos magnéticos
sofrem torque da rotacao do buraco negro e por sua vez, fornecem energia para o jato.
Existem entretanto alguns aspectos questionaveis a respeito do modelo. Punsly & Coroniti
(1990) argumenta que o horizonte de eventos estd causalmente desconectado dos eventos
exteriores, de forma que propagacoes originadas no horizonte poderiam apenas se propagar
para dentro do mesmo. Além disso, o modelo BZ ¢é formulado assumindo que nao ocorre
acre¢ao (a unica fungao da matéria nas proximidades da singularidade é prover correntes
que sustentam o campo magnético) e na condicao force-free, na qual a densidade e pressao
do plasma sao despreziveis. Mesmo apesar disso, McKinney & Gammie (2004), McKinney
(2005), Hawley & Krolik (2006) obtiveram uma boa concordancia entre diversos aspectos
do modelo BZ e resultados de simulacées numéricas, e por esta razao este modelo é conside-
rado neste trabalho. Notamos que McKinney & Gammie (2004) observaram uma crescente
discrepancia entre o modelo classico BZ e os seus resultados & medida que o spin do buraco
negro aumenta, um resultado que pode parcialmente ser atribuido ao fato de que a equacao

2.8 é derivada no limite perturbativo em que o buraco negro possui baixa rotacao.

2.4 O modelo hibrido

Contrariamente & premissa da baixa densidade de plasma no modelo de BZ, acredita-se
que a acrecao de matéria tenha um papel fundamental nos sistemas reais. De fato, simu-
lagdes numéricas mostram que a relagao entre o disco de acregao e os campos magnéticos
desempenha um papel essencial na producao dos jatos. Por esta razao, consideramos um
segundo modelo para o jato, o modelo hibrido de Meier (2001). Este modelo é construido
de forma que as linhas de campo de grande escala possam estar conectadas a regides do
disco de acrecao dentro e fora da ergosfera, o que depende do valor de Ry,s(7) (ver Fig. 2.3).
Dessa forma, o modelo é capaz de extrair a energia rotacional tanto do disco de acregao
quanto do buraco negro e converté-la na poténcia do jato, embora a extracao da energia
rotacional do buraco negro ocorra indiretamente através das linhas de campo ancoradas no
plasma sujeito a rotacao do espago-tempo. Este modelo também leva em conta os efeitos da
amplificagdo do campo devido ao dinamo causado por frame-dragging. Como foi discutido
por Meier (2001), a poténcia do jato neste modelo depende fortemente da espessura do
disco de acrecao e do spin; campos magnéticos intensos e rotagao répida, os ingredientes
necessarios para o lancamento da jatos poderosos, apenas ocorrem se o disco é espesso e o
buraco negro possui rotacdo rapida.

Seguindo Meier (2001), a poténcia total do jato no modelo hibrido é dada por

; 1
Pt = 3% (ByHRQ), (2.12)



CAPITULO 2. EXTREMA ROTACAO DOS BURACOS NEGROS EM AGNS 36

onde By = gB e = Q' + w. Todas as quantidades sao calculadas no raio R = R,
que é também assumido como o tamanho aproximado caracteristico da regiao de formacao
do jato, conforme sugerido por simulagoes numéricas (Koide, 2003, McKinney & Gammie,
2004, Hawley & Krolik, 2006, Punsly, 2007). Nés denotamos a poténcia neste modelo com
o indice subscrito “disk” para chamar a atencao para o fato de que a energia é extraida nao
sé da rotagao do buraco negro mas também do proprio escoamento acretivo.

E interessante notar que hé suporte para aspectos do modelo hibrido em simulagoes
numéricas recentes (Koide, 2003, De Villiers et al., 2005, Hawley & Krolik, 2006, Punsly,
2007). Por outro lado, a relevancia do mecanismo de Blandord-Payne, que descreve a
extracao de energia da rotagao do disco de acregao e que é incorporada no modelo hibrido, é
uma questao debatida. Por exemplo, McKinney (2005), Hawley & Krolik (2006) argumenta
que este mecanismo nao é importante para entender a origem dos outflows colimados obtidos
nas suas simulagoes numéricas, enquanto Blandford (2005) sugere que tais conclusoes sao

prematuras e que os resultados das simulagoes dependem das condigoes iniciais adotadas.

2.5 Propriedades basicas dos modelos

H4 varias propriedades interessantes dos nossos modelos que merecem ser salientadas. A
poténcia do jato nos dois modelos (Equagoes 2.8 e 2.12) nao dependem explicitamente da
massa do buraco negro. Além disso, a dependéncia da taxa de acrecdo aparece na poténcia
do jato apenas através da intensidade do campo (ver equagoes 2.2, 2.8 e 2.12), de forma

que a poténcia do jato em ambos modelos pode ser expressa como
Pjet(a7j7 Mms) X Mm87 (2.13)

ou seja, a poténcia depende linearmente da taxa de acrecdo. Entretanto, ambos modelos
possuem uma dependéncia bastante complicada em relagao aos parametros j e a, o que
resulta em grande parte devido & forma complicada da expressao para Rys (eq. 2.2). A
Figura 2.5 ilustra a dependéncia com o spin de ambos os modelos BZ e hibrido, para
os valores do parametro de viscosidade o« = 0.04 and 0.3, considerando o valor fiducial
Mps = 1073 Mg yr~!. Tal valor corresponde a um décimo da taxa de acrecdo de Bondi
média das galéxias elipticas estudadas por Allen et al. (2006) (ver Tabela 2.1). Os célculos
necessarios para construir a figura 2.5 e demais foram implementados empregando rotinas
que desenvolvemos nas linguagens Maple e IDL.

Como a Figura 2.5 mostra, tanto o modelo BZ quanto o modelo hibrido se compor-
tam de maneira similar e dao resultados comparaveis para valores intermedidrios e altos de
j. A pequena diferenca de poténcia entre os dois modelos para valores altos de j néo é sig-
nificativa dadas as incertezas na nossa compreensao dos mecanismos detalhados envolvidos

na formacao do jato. Para valores baixos do spin, entretanto, a poténcia do jato no modelo
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Figura 2.5: Poténcia do jato obtida dos modelos de Blandford-Znajek (Eq. 2.8) e do modelo
hibrido (Eq. 2.12) como fungao do spin do buraco negro j. As curvas sao calculadas
assumindo o valor fiducial My = 1073 M yr~!, e para dois valores distintos do parametro
de viscosidade: o = 0.04 e 0.3. O eixo direito mostra a eficiéncia do jato 7 = Pjet/MmSCQ.
Como as poténcias dependem linearmente de Mg, Niet depende apenas de j e a.

hibrido é consideravelmente maior que a do caso BZ. A diminuicdo no caso BZ reflete um
declinio na energia rotacional do buraco negro disponivel para “alimentar” o jato, enquanto
no caso hibrido o declinio é limitado pela contribuicao do disco de acregdo. O aspecto mais
importante da Figura 2.5 é que a poténcia do jato depende fortemente do spin do buraco
negro, variando de trés ordens de magnitude a medida que j aumenta de 0 a 1. Esta forte
dependéncia é causada em grande parte pelos nossas melhoras introduzidas nos modelos
anteriores de Ghosh & Abramowicz (1997), Armitage & Natarajan (1999), Meier (2001),
que nao incorporam cuidadosemente a fisica da métrica de Kerr.

O eixo direito da Fig. 2.5 mostra a eficiéncia do jato, definida como nje; = Pet/ MpsC?.
Como os nossos modelos dependem linearmente de M, a eficiéncia depende apenas do spin
7 e do parametro de viscosidade «. Para valores altos de j, as eficiéncias preditas pelos dois
modelos de jato sdo comparaveis a eficiéncia radiativa predita pelo modelo relativistico de

disco fino de Novikov-Thorne', que estd relacionada a energia potencial gravitacional da

tO modelo de disco fino de Novikov-Thorne é uma extensio do modelo cldssico de Shakura-Sunyaev
(Shakura & Sunyaev, 1973) aos casos em que o buraco negro central possui rotacao (Novikov & Thorne,
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orbita circular estdavel mais interna, e o jato transporta uma fracao aprecidvel da ener-
gia da massa de repouso que escoa através do disco. Para um buraco negro com o spin
maximo j = 0.998 (conforme andlise de Thorne 1974), as eficiéncias maximas dos jatos sao
Mt = 0.22 (BZ) e 0.48 (modelo hibrido) para o = 0.04. Por outro lado, se a = 0.3, as
eficiéncias caem para 7y = 0.07 (BZ) e 0.24 (modelo hibrido).
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Figura 2.6: Comparagao entre as poténcias dos jatos resultantes dos nossos modelos
analiticos (linhas sdlida e pontilhada) e os resultados das simulagdes numéricas relativisticas

MHD de Hawley & Krolik (2006) (linha trago-ponto) e McKinney (2005) (linha tracejada).
As curvas s@o calculadas assumindo My,s = 1073 Mo yrtea=0.3.

Modelos analiticos anteriores similares aos nossos obtinham uma dependéncia sim-
ples entre Pig; e j da forma Pieg o 42 (Blandford & Znajek, 1977, Rees et al., 1982, Armitage
& Natarajan, 1999, Meier, 1999, 2001). Como resultado dos efeitos relativisticos introdu-
zidos neste trabalho de forma mais cuidadosa em comparacdo com modelagens anteriores,
obtemos uma relagdo Pi(j) nao-trivial. O tipo de dependéncia com j da poténcia do
jato ilustrada na Figura 2.5 foi previamente observada apenas em complexas simulagoes
numéricas MHD da formagao de jatos (McKinney, 2005, Hawley & Krolik, 2006). A Figura
2.6 mostra uma comparacao entre os resultados do nosso trabalho e o destas simulagoes

numéricas. McKinney (2005) ajustou certas curvas aos resultados de simulag¢oes numéricas

1973, Frolov & Novikov, 1998). Enquanto no caso j = 0 a eficiéncia radiativa é ~ 0.06, quando j = 1 a
eficiéncia aumenta para =~ 0.42.
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do mecanismo BZ (McKinney & Gammie, 2004) e inferiu o comportamente de Piet(j) impli-
cado pelas simulagoes parametrizado em termos de Mps. Hawley & Krolik (2006) realizou
simulacoes semelhantes as de McKinney e procedeu da mesma forma para inferir a de-
pendéncia de Pi(j) a partir das simulacoes e obteve a férmula simples (ver eq. 10 de

Hawley & Krolik 2006)
0.002

ot & 202 2.14
Jje 1_’3‘ ( )

Pode-se perceber na Fig. 2.6 que ambas simulagoes fornecem resultados bastante distintos
para a Pi(j), o que é uma consequéncia dos diferentes cédigos numéricos usados e do
nimero de dimensoes (as simulagoes de Hawley & Krolik 2006 sao 3D, enquanto as de
McKinney 2005 sao 2D). Além disso tais resultados numéricos sdo bastante dependentes
das condigoes iniciais assumidas nas simulagoes, que em ambos os casos é um toro de plasma

no qual as linhas de campo sao loops concéntricos.

2.6 A correlacido empirica M — Piato

Dada uma distribuigdo de géds ao redor do buraco negro central, a configuracdo mais sim-
ples que descreve um escoamento acretivo no buraco negro é o modelo de escoamento de
Bondi-Hoyle (Bondi, 1952), também conhecido simplesmente como modelo de Bondi. Este
modelo assume um escoamento esfericamente simétrico com momentum angular nulo e sem
viscosidade. A taxa de acrecao resultante, referida como taxa de Bondi, pode ser escrita na
forma da equacgao 1.1, MBondi = wAcspri. Por ser o modelo mais simples de escoamento
acretivo, a taxa de acrecao de Bondi é frequentemente usada em estudos do gas emissor de
raios X em galdxias elipticas (e.g., Di Matteo et al. 2003, Pellegrini 2005), nas quais o gés
é geralmente fornecido ao AGN central com um baixo momentum angular.

Recentemente, A06 derivaram as taxas de acrecdo de Bondi e as poténcias dos ja-
tos (ver Tabela 2.1) a partir de observagoes com o Observatério Chandra de nove galdxias
elipticas gigantes préximas?, luminosas em raios X, que hospedam LLAGNSs radio-loud,
mostrando evidéncias de cavidades (ou “bolhas”) infladas pelos jatos nas regides centrais,
e encontraram uma boa correlagdo entre as duas quantidades. Tal resultado foi confir-
mado posteriormente na andlise de Merloni & Heinz (2007), Balmaverde et al. (2008). As
poténcias dos jatos foram estimadas das energias e escalas de tempo necessarias para inflar

as cavidades observadas no gas emissor de raios X (ver Figura 2.7) tal que

Piet = E/tage, (2.15)

tAs galdxias sio NGC507, NGC4374, NGC4472, M87, NGC4552, NGC4636, NGC4696, NGC5846 e
NGC6166.
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onde E = 4PV ¢é a energia requerida para criar as bolhas observadas e t,ee = R/cs € a
idade das bolhas (P é a pressao do gas emissor de raios X, V' é o volume das cavidades e
R ¢é a distancia da bolha até o centro). As estimativas de A06 sao baseadas na hipdtese de
que as bolhas em raios X sao infladas lentamente. Os valores de MEBondi para os sistemas
foram calculados dos perfis de temperatura e densidade do gas observado. Na maior parte
dos casos, o raio de Bondi nao é observado diretamente, e as temperaturas e densidades
apropriadas sao determinadas através da extrapolacdao dos dados observados em raio, tipi-
camente por um fator de 3 ou mais (cf., Rafferty et al. 2006). As massas dos buracos negros
foram deduzidas das medidas da dispersao de velocidade no 6ptico usando a correlacao
entre a massa do buraco negro central e a dispersao de velocidades de Tremaine (2002).
Como A06 realizou uma anélise bastante cuidadosa dos dados, nds simplesmente usamos os
valores estimados por A06 de MBondi e Pt na nossa modelagem. Merloni & Heinz (2007),
Balmaverde et al. (2008) estenderam a andlise de A06 a um conjunto maior de galdxias,
e obtiveram suporte para a correlagao. Na Secao 2.8.1 nés consideramos o impacto das
incertezas no calculo da poténcia do jato a partir das propriedades fisicas das cavidades
observadas nos dados do Chandra.

Os resultados de A0O6 para os nove sistemas sao mostrados na Fig. 2.8, onde Pgongi

¢ definida como a poténcia total liberada via acrecao para uma eficiéncia de 10%,
PBondi = 0-1MBondiCQ- (216)

As barras de erro} mostradas incluem uma incerteza sistemética de 0.46 dex em log Pgondi,
que é causada pela dispersao intrinseca de 0.23 dex na relagao log M — log o (ver A06).
A correlacao entre MBondi (ou equivalentemente Pgondi) € a poténcia do jato Piet foi

expressa por A06 como uma lei de poténcia na forma

PBondi

P
W = A‘{‘Blogjiet (217)

1
o8 1083 erg s—1’

com A =0.65+0.16 e B =0.774+0.20. Esta lei de poténcia é mostrada na Figura 2.8 como

a linha sélida.

§ As fontes de erro nos dados incluem: incertezas nos dados em raios X, incerteza na dispersao de veloci-
dades estelar (que afeta a determinagao de M), espalhamento na relagdo M — o e incerteza na determinagao
dos volumes das cavidades.
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Figura 2.7: Exemplos de imagens em raios X obtidas com o Observatorio Chandra das
regioes centrais das galdxias elipticas M87 e NGC 4374 (ver A06), mostrando os jatos e as
bolhas. As imagens em raios X foram construidas na banda 0.5-8 keV. Os contornos pretos
mostram a emissao radio em 1.4 GHz obtidas de dados do Very Large Array. As elipses
magentas mostram as regioes identificadas com as cavidades em raios X, que sao usadas
para estimar Pje;. As barras horizontais no canto esquerdo inferior de cada imagem indicam
a escala correspondente a 1 kpc.

Objeto dr, (MpC) M (109 M@) TA (pC) log MBondi MBondi/MEdd log Pondi Pjet
NGC 507 71.4 0.84 38 -1.34 2.4 x 1073 141,000 10.2 & 3.37
NGC 4374 (M84) 17 0.66 31 -2.07 5.8 x 10~* 0.6910'50 1.53 £ 0.46
NGC 4472 17 0.76 36 -1.96 6.4 x 10~* 0.79 0’55 0.81£0.24
NGC 4486 (M8T) 17 1.4 123 -1.59 7.5 x 1074 11610750 3.44+1.67
NGC 4552 (M89) 17 0.41 18 -2.38 4.9 %1074 037,055  0.16£0.041
NGC 4636 17 0.16 31 -3.46 1.3 x 1073 —-0.71703;  0.03 = 0.008
NGC 4696 44.9 0.4 17 -2.35 3.8 x 1075 0.4;§;§§ 0.79 £ 0.30
NGC 5846 24.6 0.39 19 -2.9 15x107%  —0.15_¢739 0.074+0.026
NGC 6166 135.5 0.82 20 -2.27 3x 1074 0.4970 39 1.58 +0.47

Tabela 2.1: Principais quantidades que caracterizam as galdxias elipticas estudadas por
Allen et al. (2006): distancia luminosidade (dr,), massa do buraco negro central (M), raio
de acrecdo (r4), taxa de acrecio de Bondi em unidades de Mg ano~! (log Mpondi), taxa de
Bondi normalizada pela taxa de acrecao de Eddington (MBondi / MEdd), “poténcia de Bondi”
(log Pgonai) em unidades de 10%® erg s™! e poténcia do jato (Pit) em unidades de 10%3 erg
s~!. Para mais detalhes, ver A06.

2.7 Implicagoes para o spin dos buracos negros e taxas de
acrecao
Os resultados de A0O6 sao interessantes em dois aspectos: primeiro, eles mostram que os

AGNs centrais nestes sistemas sdo extremamente sub-Eddington, ou seja, eles tém ta-

xas de acrecao extremamente baixas comparadas com a taxa de acrecao de Eddington,
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Figura 2.8: Correlacao empirica entre a taxa de acrecao de Bondi (parametrizada como
Prongi = 0.1MBond102) e a poténcia do jato (Pt) para as nove galdxias elipticas gigantes
estudadas por A06. As barras de erro mostradas incluem uma incerteza sistemaética de 0.46
dex em log Pgongi- A lei de poténcia ajustada por AO6 é mostrada pela linha preenchida. As
leis de poténcia preditas pelos nossos modelos tedricos (que correspondem a A = 0.69+0.19
e B = 1) sao representadas pelas linhas tracejada (melhor ajuste) e pontilhada (barras de
erro).
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MBondi / Mgqq <1073 (ver Tabela 2.1). O modelo ADAF para o escoamento acretivo é valido
apenas para sistemas que sao altamente sub-Eddington. Segundo, como foi notado por A06,
a correlacao implica que uma fracao apreciavel da energia associada com a massa de repouso
do gas adentrando o raio 74 é tranformada na poténcia do jato, Pt/ (MBondiC2) = 2.2:1):9%

043 1. 0 que concorda com outras estimativas (Heinz et al., 2007, Merloni

para Pt =
& Heinz, 2007, Kording et al., 2008, Merloni & Heinz, 2008).

Presumidamente menos massa que a quantidade prevista pela taxa de Bondi conse-

erg s

gue atingir o buraco negro por diversas razoes. Como o gis no ADAF possui momentum
angular, a acrecao é causada nao sé pela gravidade como no modelo de Bondi mas também
pela taxa de transporte de momentum angular caracterizada pelo “prescri¢cao o’ no modelo
ADAF; dada uma certa densidade ambiente no meio externo, a taxa de acrecao predita pelo

modelo ADAF é menor que a taxa de Bondi:
MADAF ~ @Mpopgi  com a < 1 (2.18)

(e.g., Proga & Begelman 2003, Narayan & McClintock 2008).

Além disso, parte do gds pode ser impedido de ser acretado devido a ventos e/ou
convecgao ocorrendo no ADAF (e.g., Blandford & Begelman 1999, Quataert & Gruzinov
2000, Proga & Begelman 2003, Igumenshchev et al. 2003), reduzindo ainda mais Mg em
comparacao com MBondi- Permitimos que Mms seja menor que Mgondi introduzindo o

parametro €ponqi definido tal que
Mms = 6Bondi]\'IBondi- (219)

O parametro epgng; representa a fracao do material fornecido pelo meio externo no raio
de Bondi que atinge a érbita estdvel mais interna do escoamento acretivo e é acretado em
seguida. Este parametro portanto incorpora a nossa “ignorancia” a respeito dos detalhes
da estrutura do ADAF. Notamos que estamos apenas considerando a situagao mais simples
onde somente o perfil de densidade é afetado. Os ventos também reduzirao a taxa de acrecao
de energia e momentum angular no buraco negro central. Deferimos a discussao de tais
complicacoes para a Secao 2.8.2.

Incluindo esta modificagdo nos nossos modelos obtemos relagées para a poténcia do

jato na forma

Pjet (PBondi7 a, 6Bondiaj) X PBondi- (220)

Esta relacao tem a mesma forma funcional da correlagao encontrada por A06 (equacao 2.17)
e nés podemos usar a equacao acima para obter vinculos para os principais parametros dos

modelos (v, €gong; € j) usando os resultados de A06.
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Comparando as equagoes 2.17 e 2.20, segue que os nossos modelos predizem B = 1,
que é um pouco maior que o valor obtido por A06, B = 0.77 £+ 0.20, embora a diferenca
nao seja estatisticamente significativa (ver Fig. 2.8). Por exemplo, a andlise de Balmaverde
et al. (2008) indica que Pjet ¢ Ppongi dentro da incerteza de 1lo. Como A e B na equagao
2.17 presumidamente estdo fortemente correlacionados, ndés ajustamos aos dados de A06
uma lei de poténcia com o valor fixo B = 1 para encontrar o valor correspondente de A.
Usando a estatistica de x? (Press et al. 1992, §15.2), que leva em conta apenas os erros que
afetam os valores de Pgongi, encontramos A = 0.69 + 0.19 com x? = 2.4 para 8 graus de
liberdade, o que indica que nosso ajuste com B = 1 também fornece uma boa descrigao
dos dados. A lei de poténcia com A = 0.69 e B = 1 é mostrada na Fig. 2.8 como a linha
tracejada; as linhas pontilhadas delimitam a incerteza estatistica (1o) correspondente nesta
lei de poténcia.

No modelo com B = 1, o valor do parametro A é uma medida da eficiéncia do jato

Njet- Inserindo B = 1 na equacao 2.17 obtemos

PBOHdi) ( 0.1 >
A=1lo —log [ ——— ), 2.21
g( Piet & Tjet €Bondi (2.21)

que pode ser reescrita como

log(njet) = —(1 + A + log €gondi)- (2.22)

A Figura 2.9 mostra o fator de eficiéncia do jato correspondente ao valor observado
A =10.69£0.19 (B = 1), como fungao do parametro de acre¢ao de massa eponqgi- O valor de
Njet ~ 2% derivado por A06 é, de fato, o valor minimo possivel e corresponde a €ponai = 1
ou Mms = MBondi. Como espera-se que €ggng; seja significantemente menor que a unidade,
as eficiéncias do jato requeridas serao maiores.

Como nos nossos modelos para Pie; a eficiéncia do jato ¢ uma funcao do parametro
de viscosidade « e do spin j, as equagoes acima implicam que o valor do parametro A é
uma func¢do dos parametros «, €gong; € j. Portanto, para um dado valor de «, podemos
usar o valor observado de A = 0.69 + 0.19 para explorar o intervalo de valores possiveis de
€Bondi € j- Como descrito anteriormente, varias analises e argumentos diferentes sugerem
que o valor de « situa-se entre 0.04 e 0.3. Na discussao abaixo, derivaremos resultados para
os dois valores que limitam o intervalo: o = 0.04 and 0.3.

A Fig. 2.10 mostra o espaco de parametros (j, €gondi) que corresponde aos valores
observados de A para modelos BZ (linha tracejada, §2.3) e hibrido (linha preenchida, §2.4).
Os dois painéis mostram os resultados para os dois valores diferentes de o préximo a orbita
circular estdvel mais interna, « = 0.3 (8 ~ 1, painel esquerdo) e o = 0.04 (8 ~ 10, painel
direito). Lembramos que [ é a razao entre a pressao do gis e press@ao magnética proximo

ao raio da Orbita marginalmente estavel. Os valores préximos a cada contorno mostram o
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Figura 2.9: Relacao entre os parametros 7)je; € €Bonai Necessaria para reproduzir a correlacao
observada entre MBondi e Pje¢. Cada linha corresponde a um valor diferente de A (mostrados
acima das linhas), a linha mais espessa representa o melhor ajuste de A. Nés limitamos
o valor da eficiéncia ao valor tedrico maximo para o modelo hibrido com a = 0.04 (48%).
A linha pontilhada corresponde & eficiéncia méxima do modelo de Blandford-Znajek para
« = 0.04. Tais eficiéncias sao geradas quando os buracos negros possuem rotagado maxima
(j = 0.998) e diminuem a medida que a aumenta, pois os valores plausiveis de €egong;
aumentam. Para o = 0.3, as eficiéncias maximas sao nje; = 0.07 (modelo BZ) e 0.24

(modelo hibrido).



CAPITULO 2. EXTREMA ROTACAO DOS BURACOS NEGROS EM AGNS 46

valor de A para aquela linha. Mostramos o efeito de considerarmos uma incerteza de +0.19
(o) em A. Convém notar que o intervalo adotado de A assume que a incerteza em cada
ponto é independente. A seria diminuido caso, por exemplo, a poténcia do jato tenha sido
sistematicamente subestimada em todos os sistemas (ver §2.8.1).

Baseado no arranjo dos contornos nesta figura, obtemos que a forte correlagao
MBzondi — Pit implica um intervalo estreito de spins dos buracos negros para as galdxias
elipticas do conjunto de A06, independentemente do valor de o e do modelo especifico
adotado, com o resultado principal sendo que os buracos negros supermassivos devem pos-
suir rota¢ao rdpida. Especificamente, encontramos que se a ~ 0.3 (Figura 2.10a), como
requerido para garantir uma concordancia entre o modelo ADAF e observagoes de XRBs
(Quataert & Narayan, 1999), entdao o modelo hibrido requer j 2 0.75, enquanto o modelo
BZ implica j 2 0.9. Se o valor do parametro de viscosidade é baixo, a ~ 0.04 (Fig. 2.10b),
ambos modelos requerem j 2 0.75. Em todos os casos, njet 2 2%.

Sujeita ao vinculo Mms <M ADAF (equagao 2.18), a correlagao Mgondi — Pi¢t implica
que no contexto do modelo hibrido os buracos negros centrais devem ter spins j = 0.89 se

a =~ 0.3. O intervalo correspondente das taxas de acrecao de massa no buraco negro é
Mg ~ (0.05 — 0.3) Mponai ~ (0.16 — 1.0)Mapar. (2.23)

Se o valor de a é menor, entao os buracos negros no modelo hibrido devem estar rotando a

velocidades extremas (j 2 0.98) e o intervalo correspondente das taxas de acregao é
Mg ~ (0.02 — 0.04) Mpongi = (0.5 — 1.0)MapaF. (2.24)

Para um dado valor de j, a eficiéncia correspondente do jato pode ser obtida da Fig. 2.9.
Por exemplo, se @« = 0.3 e j = 0.89, et = 4.5%, resultando numa eficiéncia liquida
Njet€Bondi = 1.3%.

No caso do modelo BZ, a distribuigao de spins corresponde a j 2 0.98 (o = 0.3) e
j>1(a=0.04). A dltima desigualdade é nao-fisica e indica que os valores do parametro
de viscosidade a < 0.04 sao desfavorecidos. Seguindo esta linha de raciocinio, encontramos
que o modelo BZ requer o > 0.2 para garantir que j < 1 e Mys < Mapap. Também
é possivel que estes “problemas” sejam um reflexo das limitagbes do modelo BZ. Como
indicado anteriormente, o modelo BZ foi originalmente derivado no limite perturbativo em
que j é pequeno e quando a aproximagao monopolar para a forma do campo é vélida. Por
esta razao, e para maior clareza na discussao, daqui por diante nds discutiremos apenas os
resultados no contexto do modelo hibrido.

Os altos valores inferidos para o spin dos buracos negro neste trabalho a partir de
galaxias elipticas gigantes concordam com os resultados de outros tipos de estudos, tanto

tedricos quanto observacionais, que procuram estimar os valores de j usando diferentes
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Figura 2.10: Intervalo de valores para os parametros egongi € j a partir dos modelos de jato, que reproduzem os valores medidos de
A da correlacao empirica entre Mpondi € Pt (Eq. 2.21). As linhas tracejadas mostram as predicoes do modelo de BZ e as linhas
preenchidas mostram aquelas do modelo hibrido. O painel esquerdo corresponde a a = 0.3 e o direito a a = 0.04, os dois valores que
delimitam o intervalo de valores plausiveis para o parametro de viscosidade. Os numeros acima das linha sao os valores de A para
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métodos. Volonteri et al. (2005) usaram simulagoes numéricas de Monte Carlo para tracar
a histéria de mergers de halos de matéria escura e dos buracos negros que estes hospedam,
e calculou a evolugao dos spins dos buracos negros mediante acrecao de gas e coalescéncia
da buracos negros binérios para z < 20. Volonteri et al. (2005) obtiveram que ~ 70%
de todos os buracos negros massivos adquirem spin maximo no final da simulacao se a
acrecao de gas ocorrer via um disco fino padrao; caso a acrecao ocorra via um disco espesso
(ADAF) entao =~ 80% dos buracos negros massivos atingem spins j > 0.8 (porém ver
King et al. 2008). Estimativas da eficiéncia radiativa média de populagoes de quasares
baseadas no argumento de Soltan¥ (e.g., Soltan 1982, Yu & Tremaine 2002, Wang et al.
2006) sugerem que a maior parte dos buracos negros massivos no universo local estao rotando
rapidamente. Wang et al. (2006) em particular sugere que no intervalo 0.4 < z < 2.1,
os buracos negros dos 12.698 quasares selecionados do Sloan Digital Sky Survey possuem
(j) = 1. Finalmente, acredita-se que a linha espectral Fe Ko, observada no espectro em
raios X de varias bindrias em raios X e no niucleo da galaxia Seyfert 1 MCG-6-30-15, é
emitida por plasma localizado nas regides internas do disco de acre¢ao, préximo ao buraco
negro. O uso de modelos relativisticos permite inferir limites para o valor do spin do buraco
negro nos objetos que emitem esta linha, ja que a forma da mesma é dependente da métrica
do espacgo-tempo subjacente. Através da modelagem da linha Fe Ka presente no tnico
AGN até o momento em que ela foi observada, Brenneman & Reynolds (2006) concluiram
que um alto spin j > 0.987 é necessario (confiabilidade de 20). Obviamente além do caso
de MCG-6-30-15, mais observacOes sao necessarias para estimar os spins de outros buracos
negros supermassivos com esta técnica.

Como os nossos resultados indicam altos valores de spin para os buracos negros, é
util ter em mente que as simulagbes numéricas MHD relativisticas recentes de discos de
acrecao espessos de Gammie et al. (2004) sugerem que o plasma acretado vai fazer com
que o spin do buraco negro atinja o equilibrio ndo no valor j = 0.998 (Thorne, 1974) mas
no valor reduzido de j ~ 0.93. Esta nao é uma diferenga trivial. Para valores altos do
spin, uma reducao de 7% em j se traduz numa reducao de um fator de ~ 3 na poténcia
do jato. No caso especifico das galaxias elipticas de A06, obtemos que os buracos negros
nestas galdxias devem ser alimentados sob taxas €pong; = 0.05, dependendo do valor de «
e do mecanismo de produgao do jato em operacao. No caso particular do modelo hibrido
com a =~ 0.3, os buracos negros nao podem ser alimentados com taxas muito menores
que Mapar (i.e. 0.2 < eonai S 0.3, onde o limite inferior é devido a eficiéncia reduzida
associada a j = 0.93 e corresponde a Mms = MADAF), limitando a possivel importancia da

perda de massa através de ventos.

Y0 argumento de Soltan, elaborado inicialmente por Soltan (1982), permite inferir a eficiéncia radiativa
média de uma populacdo de AGNs, conhecendo-se sua funcao de luminosidade ¥(L, z) e a fungao de dis-
tribuigdo de massa dos buracos negros ®(M, z). A hipdtese bdsica deste método é que os buracos negros
ganham a maior parte da sua massa mediante acrecao.
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2.8 Discussao

2.8.1 Reconsiderando as estimativas de P,

A06 usa as observagoes em raios X das cavidades no meio interno dos aglomerados de
galaxias para estimar a poténcia do jato. Para derivar a energia F necessaria para criar as
bolhas observadas no meio emissor de raios X, A06 assume que as cavidades sdo infladas
lentamente e obtém a relacdo E = 4PV para v = 4/3 (plasma relativistico), onde P é a
pressao térmica do meio emissor de raios X ao redor das bolhas, V' é o volume da cavidade
e v é o indice adiabatico do fluido dentro da cavidade. Esta é a minima energia requerida
para inflar as cavidades e nao leva em conta a energia que tenha sido gasta aquecendo o
meio. Um cendrio mais realistico para este processo envolve bolhas com alta pressao, que
apés a injecao de energia se expandem rapidamente e atingem equilibrio de pressao com o
ambiente ao seu redor, e no processo geram ondas de choque fracas que aquecem o plasma
emissor de raios X. Nusser et al. (2006) calcula a energia total E’ depositada pelos jatos em

tais casos e obtém

P\ /4
E' ~ 3PV (F) , (2.25)

onde P; é a pressao térmica do gds ao redor no local onde a bolha é injetada. A eq. 2.25
sugere que se a bolha é injetada com um excesso de pressao de P;/P > 10 entao E' 2 6PV.
Noés consideramos a possibilidade de que como um caso extremo as energia das bolhas sejam
o dobro do valor assumido por A06 (E' = 8PV), e calculamos o impacto disto nos valores
medidos de P e nos resultados derivados dos nossos modelos.
Seguindo A06, calculamos as poténcias modificadas dos jatos como

j'et = E' [tage = 2Pset (2.26)

e ajustamos novamente uma lei de poténcia com B = 1 aos dados modificados, levando em

conta que a propagacao de erros implica

op, =20p, (2.27)

et)

onde o ps . é o erro nos valores de PJ'et e op,, ¢ o erro em Pie;. N6s obtemos A = 0.39£0.19
je

com x? = 2.4 para 8 graus de liberdade. Como o valor adotado de E’ implica um aumento
na poténcia, nossos modelos necessitam de valores maiores de j para reproduzir os valores

aumentados de P/ . Particularmente, se o =~ 0.3 estes valores de A implicam ji, ~ 0.84

jet-
para o modelo hibrido e jyin =~ 0.95 para o modelo BZ. Portanto, um intervalo mais estreito

e valores altos do spin é necessario para explicar os valores de P/, e por consequéncia os
de valores altos do s 1 s val dPJ’et, s

valores de €gondi € €EADAF também sofrem um pequeno aumento.
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Uma importante incerteza nos célculos descritos acima (e também nos de A06) ¢é a
estimativa da idade das bolhas. A06 calcula as idades usando a férmula t., = D/cs, onde D
¢ a distancia do centro da bolha até o buraco negro e ¢, é a velocidade adiabética do som.
Como discutido por Birzan et al. (2004) (ver também Rafferty et al. 2006) existem também
duas outras formas de estimar a idade das cavidades: o tempo de “borbulhamento” (thuey,
de buoyancy) e o tempo de “preenchimento” das bolhas (¢, de refill) (ver equagoes 3 e 4
de Birzan et al. 2004). Birzan et al. (2004), Rafferty et al. (2006) calcularam estes tempos
caracteristicos para varios sistemas e os seus resultados indicam que a idade verdadeira das
bolhas é delimitada por ¢., (que geralmente fornece os menores valores) e ¢, (geralmente
a idade mais longa). Tais autores encontram que a diferenga tipica entre t., e t, estd
no intervalo 2-4. Uma subestimacao das idades das bolhas afeta a estimativa de Pie,
como determinada acima, aumentando a poténcia acima do seu valor “real”. Para levar
isto em conta, consideramos a possibilidade de que as idades tenham sido sistematicamente
subestimadas por A06 por um fator de ~ 2, de forma que a idade modificada seja tage ~ 2t,,
0 que implica uma poténcia menor PJ’ét
poténcias estimadas por A06, obtemos que uma mudanca nos valores das idades implica

= 1/2P;. Em relacao aos valores originais das

num decréscimo sistematico nos valores de j. Por exemplo, no caso do modelo hibrido com
a = 0.3, obtemos jyin =~ 0.6.

Apesar da discussao acima sobre aspectos que afetam as estimativas de A06 da ener-
gia total transportada pelos jatos e as escalas de tempo associadas, é provavel que o produto
final, as estimativas das poténcias dos jatos nas nove galaxias elipticas, sejam razodveis. O
impacto de uma subestimacdo da energia do jato aproximadamente cancela o efeito de
uma subestimacao das idades das bolhas, de forma que a andlise que nds apresentamos

anteriormente seria apenas minimamente afetada.

2.8.2 Reconsiderando os modelos ADAF: o efeito dos ventos

Nés mencionamos previamente a possibilidade de que o escoamento acretivo seja modificado
pela perda de massa na forma de ventos. A presenca de tais ventos provavelmente é uma
norma em vez de ser excegao (e.g., Blandford & Begelman 1999, Proga & Begelman 2003,
Igumenshchev et al. 2003, Blandford 2005) e eles removem massa, momentum angular e
energia do escoamento. Como uma consequéncia, ADAFs com ventos (advection-dominated
inflow-outflow solution, modelo ADIOS, Blandford & Begelman 1999) possuem uma estru-
tura dinamica diferente da de ADAFs sem ventos. Por exemplo, para um mesmo valor de M
perto do buraco negro, a velocidade angular, espessura, pressao total e intensidade dos cam-
pos magnéticos predita por ADAFs com e sem ventos é diferente. Como os nossos modelos
para a poténcia do jato dependem do modelo de disco de acregao através das quantidades
H, Q' e B, nao seria inconcebivel que as poténcias associadas a ADAFs sem vento possam

ser bastante diferentes das poténcias dos jatos associadas a ADAFs com ventos (ADIOS).
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A solugdo ADIOS possui trés parametros adicionais em relagdo ao modelo ADAF
sem perda de massa: pyl, € € \yp. Estes parametros descrevem a fragao de massa, energia e
momentum angular, respectivamente, que o vento remove do escoamento acretivo, e escolhas
especificas dos valores para estes trés parametros levam a diferentes tipos de ventos. As
equagoes que descrevem a hidrodindmica de um ADIOS na prescrigao a sao (ver Blandford
& Begelman 1999)

GM (5
2p2 M e 2 _
Q°R 7 + (2 pw> c; =0, (2.28)
. . R Pw
uv = M(R) = Moyt <—> , (2.29)
Rout
MR?Q —G' = F, = \,M(GMR)"/?, (2.30)
al GM 702 - GM
GQ—M(=0’R?> - — 4+ =) = Fp = e, M—— 2.31
(2 R -1 SRR T (2:31)
onde sao definidas
G' = apRc?, (2.32)
M = 4rRHup, (2.33)
Cs
— 2.34
P (2.34)
GM\ /?

A eq. 2.28 é a componente radial da eq. de Navier-Stokes, a eq. 2.29 é a equacgdo da
continuidade, a eq. 2.30 é a parte azimutal da eq. de Navier-Stokes e a eq. 2.31 é a
equagao da energia. G’ é o torque viscoso, Q ¢ a velocidade angular do escoamento, Q ¢é
a velocidade angular kepleriana, p é a densidade linear de massa, Moy é a taxa de acrecéo
medida no raio R,y onde os ventos comecam a se tornar importantes. Notem que pela eq.
2.29 a taxa de acrecao nao é uma constante ao longo do escoamento, ao contrario do modelo
ADAF sem ventos (e.g., Narayan & Yi 1995a, Narayan et al. 1998).

Para elucidar as implicagoes no valor de Pt se o escoamento ¢ melhor descrito pela
solugao ADIOS, nés resolvemos o sistema de equagoes acima para €2, ¢, v e . Convém notar
que a pressdo do gés é dada por P = pc?, a densidade volumétrica é p = p/(4rRH) (eq. 2.29
e definicao de M ) e a intensidade do campo magnético é dada por B2 = 87 P/ (ver §2.2).
Nés fixamos os valores dos parametros comuns a ambos modelos (ADIOS e modelo sem
vento) como segue: a = 0.1, v = 1.5 e M = 10° M, (nés verificamos que a mudanca destas
varidveis em particular nao afeta as nossas conclusdes). Noés entao consideramos vérias

solugoes ADIOS que surgem da variacdo dos parametros do vento ao longo do seguinte

IO pardmetro p,, é chamado de s no capitulo 3 e apéndice A.
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intervalo: p, =0—1, A\, = 0.1 —0.75 e ¢, = 0.1 — 0.5. Este intervalo de valores abarca
todos os tipos interessantes de ventos.

Obtemos que as solugoes para H, ' e B no raio da érbita marginalmente estdvel no
modelo ADIOS s&o, em primeira ordem, comparéveis as solugoes correspondentes derivadas
do modelo sem vento. As diferencas sdo tais que a poténcia do jato no modelo ADIOS é
sempre menor que os valores inferidos a partir do modelo sem vento, independentemente
dos valores dos parametros do vento. Calculamos a diferenga entre as poténcias nos modelos

com e sem vento da seguinte forma:

P\f%rzlto — Hvento Gvento Bvento 2 (2 36)

PBZ H ¢ B : ‘
P\?eirl:l)tro _ Hvento Gvento Qvento + w(]) Bvento 2 (2 37)
Pphibr H g Q+w(j) B ’ '

onde os indices “vento” indicam quantidades calculadas no modelo com vento, as demais
quantidades sdo calculadas no modelo sem vento e g é o fator de amplificacdo do campo
descrito em §2.2**. Em particular obtemos que dependendo dos valores dos parametros que
caracterizam o vento, obtemos o intervalo de variacao
jet

% ~ 0.01 — 0.5, (2.38)
que independe do modelo particular adotado (BZ ou hibrido). Valores menores das poténcias
dos jatos no modelo ADIOS implicam um intervalo menor de spins dos buracos negros e que
estes buracos negros devem estar rotando mais rdpido que aqueles inseridos em ADAFSs sem
perda de massa, para reproduzirem a correlacao derivada por A06. Em outras palavras, se
ventos sao realmente a norma, entao os buracos negros centrais devem estar rotando ainda

mais rapidamente do que nds estimamos em §2.7, reforgando nossas conclusoes anteriores.

2.8.3 Comparacao com estimativas anteriores da eficiéncia do jato

A06 reportou uma eficiéncia de conversao de Mpopgi em poténcia do jato de Piet/ Mponaic® ~
2% para Piey = 103 erg s7!. Na nossa modelagem, isto corresponde ao caso em que €pongi =
1 (ie. Mpys= MBondi)- Como é mais provavel que Mons < MBondi, nossos modelos sugerem
que a eficiéncia de conversao do material acretado em energia transportada pelo jato é
consideravelmente maior. Por exemplo, nj¢ pode atingir valores tao altos quanto ~ 50%
para spins grandes. A extragdo da energia rotacional do buraco negro é responsavel por
este aumento notavel na eficiéncia do jato. Isto concorda com os resultados de Heinz et al.
> 3% em LLAGNs. Noés notamos que

~

(2007), que estimou observacionalmente que 7jet

o aumento da poténcia do jato com o spin do buraco negro foi verificado em simulagoes

“*Fixamos j = 0.99, pois o caso trivial j = 0 implica gvento/g =1 e w = 0.
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numéricas da formagao de jatos (e.g., De Villiers et al. 2005, McKinney 2005, Hawley &
Krolik 2006).

O limite superior que obtivemos para nje; ¢ mais de uma ordem de magnitude maior
que o reportado por Armitage & Natarajan (1999), que estimou a poténcia do jato para
ADAFs de forma similar a nés, porém desprezou os efeitos relativisticos descritos na secéo
2.2. Este resultado ocorre principalmente devido ao fato de que incluimos um dinamo cau-
sado pelo shear induzido pela métrica de Kerr (Meier, 1999), que aumenta a intensidade do
campo e nao foi incluida por estes autores. Baseados nos célculos de Armitage & Natarajan
(1999), Cao & Rawlings (2004) argumentam que os modelos ADAF-BZ que consideramos
nao sao capazes de explicar as poténcias dos jatos de um conjunto de radio galdxias FR I
de baixas taxas de acrecao no catdlogo 3CR, observadas com o Telescépio Espacial Hubble
(poténcias do jato no intervalo ~ 104! — 10% erg s7!). Como um resultado das eficiéncias
muito maiores, adotando a taxa de acrecao critica Mcrit ~ QQMEdd (Esin et al., 1997) acima
da qual a soluggo ADAF deixa de ser valida, e tomando 7 = 0.998 and o = 0.3, nossos
modelos para o jato fornecem Pi; ~ 10946 erg s71, que é mais do que suficiente para
reproduzir as poténcias observados no conjunto estudado por Cao & Rawlings (2004).

Os modelos adotados para o mecanismo de formacao do jato predizem uma relagao
linear entre a taxa de acrecdo e a poténcia do jato, enquanto a declividade obtida da
correlacao medida por A06 é ligeiramente melhor ajustada por uma relagao nao-linear (ver
também Merloni & Heinz 2007, Balmaverde et al. 2008). Notamos que se €pong; tiver uma
pequena dependéncia em j, como sugerido pelas simulagoes numéricas de Hawley & Krolik
(2006), entao €pondi também vai exibir uma pequena dependéncia com P e a concordancia
do modelo com a correlagao observada vai ser melhorada. Verificamos que se €gondi o Pj%f
a declividade predita pelos modelos concorda com a declividade da correlagao observada.
Nas simulacoes numéricas, a dependéncia de Mps em 7 surge devido a campos magnéticos
amplificados que transferem momentum angular do buraco negro para o disco de acrecao.
Além disso, outra possibilidade é que a dependéncia epondi(Piet) possa surgir como uma

consequéncia de efeitos de feedback do jato no material que alimenta o escoamento acretivo.

2.8.4 Sumario do capitulo e contextualizacao

Neste capitulo, estudamos dois modelos fisicos para a geracao da energia transportada pelos
jatos extragalaticos a partir de um sistema composto por um buraco negro de Kerr cercado
por um escoamento acretivo: o modelo de Blandford-Znajek e o modelo hibrido proposto
por Meier (2001). Assumimos que o escoamento acretivo é ADAF e incorporamos efeitos
de relatividade geral que nao foram plenamente apreciados em trabalhos anteriores.
Obtemos que a poténcia do jato Pj; em ambos modelos varia linearmente com a taxa
de acre¢ao no buraco negro My, e que Pt apresenta uma complicada dependéncia com o

spin do buraco negro. Um comportamento de P em funcao do spin similar ao derivado
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neste trabalho foi observado apenas em complexas simulagoes numéricas relativisticas MHD
de discos de acregao espessos (McKinney, 2005, Hawley & Krolik, 2006). A nossa andlise
indica que a eficiéncia de producao dos jatos et = Piet /]\./_I'msc2 em ambos modelos pode
chegar a valores tao altos quanto 22% (modelo BZ) e 48% (modelo hibrido), desde que o
buraco negro possua o spin maximo.

Na secao 2.6 usamos os modelos de producao do jato para compreender a correlagao
empirica entre a taxa de acrecao e a poténcia do jato em galdxias elipticas gigantes, derivada
por Allen et al. (2006) (e posteriormente confirmada por Merloni & Heinz 2007, Balmaverde
et al. 2008). Adotando valores tipicos do parametro de viscosidade do escoamento acretivo
a ~ 0.04 — 0.3, a correlacao MBondi vs. Pt implica um intervalo pequeno de spins j ~
0.75 — 1 e taxas de acrecao Mms ~ (0.04 — 1)MBondi- Se a taxa de acrecao estiver sujeita a
restricao Mms < M ADAF ~ aMBondi, o que é consistente com o modelo ADAF, encontramos
que a correlagdo observada implica j 2 0.9; i.e., a correlagdo implica buracos negros com
rotacao rapida no centro das galdxias estudadas. Tal conclusao é reforcada se o escoamento
acretivo sofrer perda de massa, energia e momentum angular via ventos, e concorda com
estimativas tedricas e observacionais dos spins de buracos negros massivos nos centros das
galdxias no universo local (e.g., Volonteri et al. 2005, Wang et al. 2006, porém ver King
et al. 2008).

Conjecturamos que a correlacdo empirica M — Piet e os altos valores dos spins dos
buracos negros implicados pela forte dependéncia de Pt no spin, sao provavelmente resulta-
dos véalidos para todas as galaxias elipticas. Na hipétese de que esta correlagao é valida para
as radio galaxias centrais dos aglomerados de galdxias, nossos resultados sugerem que estas
possuem os jatos mais poderosos porque nelas a taxa de acregdo é maior e o escoamento
acretivo permanece no estado ADAF (e portanto é capaz de sustentar intensos campos
magnéticos poloidais nas proximidades do buraco negro). Neste cendrio, todas galdxias
elipticas centrais possuiriam a capacidade de produzir jatos poderosos, e a poténcia do jato
seria determinada pela estrutura do disco de acrecao. Isto indica uma conexao potencial-
mente fundamental entre os buracos negros e a formacao das galdxias mais massivas: 0s
buracos negros nos centros dos aglomerados de galdxias devem possuir rotacao répida, de
forma que ocorra a producao de jatos suficientemente potentes para gerar um mecanismo
de feedback efetivo na supressao dos cooling flows, o que impediria a formagao estelar ex-
cessiva e explicaria a fungao de luminosidade das galdxias observada (e.g., Croton 2006,
Bower et al. 2006), bem como a correlagao observada entre a luminosidade em raios X e a
temperatura do meio interno dos aglomerados (e.g., McCarthy et al. 2004).

Desde que o nosso trabalho foi publicado (Nemmen et al., 2007b), progresso tém
sido feito com relacao a novas estimativas empiricas da relacao entre a taxa de acrecao e

a poténcia do jato. Avancos também foram realizados com relagdo & compreensao tedrica
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do papel do spin na producao dos jatos, e na evolucao cosmoldgica dos spins dos buracos
negros supermassivos no cenario hierarquico.

A06 havia estimado a correlagao MBondi — Piet usando observagoes em raios X do
Chandra para 9 galdxias elipticas. Posteriormente, Merloni & Heinz (2007) acrescentaram
as medidas de A06 outras 6 galdxias. Merloni & Heinz (2007) refinaram a estimativa da

correlacao obtendo

P P ndi
log [ 2 ) = (1.629) log | =229 ) + (1.2419), (2.39)
Liaq ’ Lgaq '

que dentro da incerteza de 1o concorda com a declividade estimada por A06, 1.31‘8:3?. Mer-
loni & Heinz (2007) também estimaram a relagdo empirica entre a luminosidade bolométrica
(estimada a partir da luminosidade em raios X usando um fator de correlagao bolométrico)

e a poténcia do jato, obtendo

log <i> = (0.49 4 0.07) log ( Lol ) — (0.78 £ 0.36). (2.40)
Lgad Lgad

Baseado nestes resultados, Merloni & Heinz (2007) obteviram que o regime ADAF é favore-
cido nos LLAGNs, bem como a produgao de jatos intensos neste regime. Balmaverde et al.
(2008) repetiram a metodologia de A06 e Merloni & Heinz (2007) utilizando 44 LLAGNs
(incluindo os objetos previamente estudados pelos outros autores). Os resultados de Bal-
maverde et al. (2008) confirmam os trabalhos dos autores anteriores, demonstrando que a
correlacao Mgondi — Piet é um resultado empirico robusto.

Recentemente, Sikora et al. (2007) estudaram a distribui¢do do parametro que ca-
racteriza a radio-loudness dos AGNs R = L, r/Ly, opt (Lv, r é a luminosidade em radio
e L, opt ¢ a luminosidade no dptico) em relagdo & razdo de Eddington A\ = Lo/Lgdd.
Sikora et al. (2007) constataram que diferentes AGNs com o mesmo valor de A\ possuem
valores distintos de R, onde AGNs hospedados em galdxias early-type (elipticas) tendem
a ser radio-loud enquanto AGNs em galdxias late-type (disco) tendem a ser radio-quiet.
Sikora et al. interpretaram este resultado em termos de um cendrio no qual a bimodali-
dade é causada por valores sistematicamente diferentes do spin do buraco negro central, no
qual galaxias elipticas tendem a possuir spins maiores - e consequentemente valores maiores
de R - em comparacao com as galdxias disco. Tal interpretacdo suporta os resultados do
nosso trabalho. Volonteri et al. (2007), Lagos et al. (2009) estudaram modelos fisicos para
a evolucao dos spins, baseados no cenario hierdrquico da evolugao das galaxias e dos seus
buracos negros centrais via mergers (ver também Berti & Volonteri 2008), e concluiram
que a interpretacao de Sikora et al. (2007) da relacao entre a bimodalidade de R, spins
e a morfologia galdctica é plausivel fisicamente. Na modelagem de King et al. (2008) da

evolugao cosmica dos spins por outro lado, valores baixos de j ~ 0.1 — 0.3 sao tipicamente
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favorecidos (ver também Berti & Volonteri 2008), embora King note que no caso particular
de galdxias elipticas gigantes, valores altos de j sejam plausiveis. Como podemos notar, a
distribuicao dos spins dos buracos negros supermassivos e a sua evolucao cosmolégica é um
tépico intensamente estudado.

Finalmente, gostariamos de mencionar que os modelos que apresentamos neste capitulo
serviram de base para alguns estudos independentes recentes (Wu & Cao, 2008, Garofalo,
2009), que aplicaram o formalismo em dois contextos diferentes. Wu & Cao (2008) utili-
zaram estes modelos para oferecer uma possivel explicacdo para a dicotomia entre rdadio
galaxias FR 1 e FR II, substituindo a solucdo auto-similar do ADAF que usamos pela
solugao global. Garofalo (2009) adotou o nosso formalismo para conectar o ADAF e o
mecanismo de Blandford-Znajek, e modelou em mais detalhes a fisica da regidao interna ao
raio marginalmente estdvel no escoamento acretivo. Garofalo (2009) argumenta que haveria
uma intensificacao da intensidade do campo poloidal nesta regiao, e consequentemente um

possivel aumento na poténcia do jato produzida pelo efeito BZ.
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Capitulo 3

A distribuicao espectral de energia
dos LINERSs e a fisica da sua fonte

central

Facts do not speak for themselves. They speak for or against competing theories. Facts
divorced from theories or visions are mere isolated curiosities.

Thomas Sowell

Conforme discutimos na introdugdo, uma das maneiras mais diretas de se inferir
informagoes sobre a natureza fisica da fonte central nos AGNs é utilizar observagoes da
emissao compacta em diversos comprimentos de onda para compor um quadro da emissao
eletromagnética do AGN formando a distribuigao espectral de energia (SED). De posse da
SED de um AGN, é possivel comparar as previsoes tedricas dos modelos para a emissao de
radiacao do nicleo ativo, e verificar se tais modelos conseguem explicar as observacoes.

Neste capitulo, o nosso objetivo ¢é realizar um censo das propriedades da acrecao
e ejecao nos buracos negros supermassivos que apresentam o menor grau de atividade no
universo presente, hospedados nos LINERs, i.e. caracterizaremos a natureza fisica da fonte
central dos LINERs e da sua emissao nuclear. Realizaremos esta tarefa através da mo-
delagem das SEDs de uma amostra de 17 LINERs, obtidas da compilacao realizada por
Eracleous et al. (2009). Os objetos nesta amostra dispéem de observacoes com alta resolu-
¢ao espacial da emissdao compacta em radio, IR médio e préximo, éptico, ultravioleta (daqui
por diante UV) e raios X, incluindo observagoes com o Telescopio Espacial Hubble e o Ob-
servatorio de Raios X Chandra. Na secao 3.1 apresentamos a amostra de LINERs e suas
propriedades basicas. Os LINERs representam um subconjunto dos LLAGNSs cujo espectro
apresenta linhas de baixa ionizac¢ao intensas (Heckman, 1980, Peterson, 1997), constituindo
a populagdo dominante de LLAGNs (= 2/3 dos LLAGNSs, Ho et al. 1997, Ho 2008).
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Neste estudo, utilizaremos o modelo que é tradicionalmente favorecido na inter-
pretagao das observagoes dos LLAGNs (e de Sgr A*), que é composto de um ADAF na
parte interna do escoamento acretivo, um disco fino na parte externa e um jato relativistico
que é lancado da regido interna do ADAF, préxima ao buraco negro (ver figura 1.6). Na
se¢do 3.2 e no apéndice A descrevemos o modelo fisico utilizado para calcular o espectro
continuo do escoamento, e apresentamos os processos radiativos envolvidos no modelagem.

Compararemos as previsoes dos modelos ADAF e jato com as SEDs observadas, ex-
plorando uma ampla regido do espaco de parametros fisicos dos modelos. Verificaremos o
quao bem os modelos explicam as SEDs, e inferiremos quais as propriedades do escoamento
implicadas pelas observacoes, por exemplo a taxa de acrecao no disco de acrecao, a taxa de
ejecao de matéria no jato, o raio de transicdo entre o ADAF e o disco fino, e a poténcia do
jato. Na secdo 3.3 apresentamos os resultados obtidos a partir da modelagem das SEDs e
discutimos a interpretacao destes resultados. Devido a grande quantidade de modelos cal-
culados para os AGNs, discutiremos em mais detalhes as modelagens das SEDs de somente
quatro LINERs representativos da amostra na segdo 3.3 (M81, NGC 3998, M87 e NGC
4594), e apresentamos no apéndice B os ajustes dos demais treze objetos, para referéncia.

A partir da nossa modelagem das SEDs, pretendemos formar um cendrio geral para
o processo de acrecao e ejecao nos LINERs, que compoem a componente dominante da
populacao de LLAGNS, e discutiremos possiveis incertezas envolvidas (secao 3.4). Apesar
das SEDs de diversos LINERs terem sido modeladas com sucesso em termos do modelo
ADAF apresentado no capitulo 1 (Lasota et al., 1996, Quataert et al., 1999, Di Matteo et al.,
2003, Ptak et al., 2004, Nemmen et al., 2006), um cenério fisico unificado para a sua emissao
nuclear ainda permanece elusivo. Exploraremos os nossos resultados procurando possiveis
correlacoes nos parametros inferidos da modelagem, que lancem luz sobre a conexao entre
acrecao, ejecao e mecanismos de feedback. Ao compreender a natureza fisica da fonte central
em LINERs, estaremos realizando um importante avango na compreensao da astrofisica dos
buracos negros no centro das galdxias do universo presente. O conteido deste capitulo sera

incluido em artigos que atualmente estao em estagio de preparacao.

3.1 A amostra de LINERs

Eracleous et al. (2009) construiu uma compilacdo das SEDs de 35 LINERs, incluindo ob-
servagoes de alta resolugao espacial no radio, IR préximo, Optico, ultravioleta, e raios X
com os observatérios Very Large Array (VLA), Very Long Baseline Array (VLBA), Very
Long Baseline Interferometry (VLBI), Hubble ¢ Chandra. Destas 35 SEDs, selecionamos as

que possuem os dados de melhor qualidade utilizando os seguintes critérios:

e Apenas objetos para os quais o fluxo medido em raios X ndo representa um limite

superior.
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e H& uma determinagao da massa do buraco negro central.

Este critério de selecao nos deixa com 24 LINERs. Destes 24 objetos, listamos o subconjunto
de 17 LINERs que estudamos neste trabalho nas tabelas 3.1 e 3.2. Os 7 objetos restantes
serao modelados futuramente. Estas tabelas listam os tipos de Hubble das galaxias hospe-
deiras, os tipos de LINER, massas dos buracos negros, luminosidades bolométricas e razoes
de Eddington (Lpo1/Lgdq) destes objetos (informagdes obtidas de Eracleous et al. 2009).

De acordo com a qualidade dos dados disponiveis, podemos dividir a nossa amostra
de LINERs em dois grupos. O grupo A (ver tabela 3.1) contém os objetos que possuem
os dados de melhor qualidade disponiveis. Por exemplo, as bandas rédio, éptico e UV tém
cada uma pelo menos uma observagao que ndo é um limite superior para a luminosidade do
ntcleo. Obviamente, os objetos neste grupo fornecem os melhores vinculos para os modelos
do escoamento.

O grupo B por outro lado (ver tabela 3.2) consiste nas fontes cujos dados nao sao
tao bons quanto os do grupo A, pois ha falta de vinculos observacionais em alguma banda
(e.g., no radio ou no UV). Alguns dos objetos neste grupo tém somente limites superiores
para o fluxo nuclear no UV, outros nao tém observacées ou somente limites superior no
radio. Como consequéncia, os vinculos observacionais fornecidos pelos LINERs no grupo
B nao sao tao adequados para a modelagem tedrica quanto os AGNs do grupo A. Todos
os objetos em ambos os grupos tém observacoes no IR proximo que foram feitas com uma
resolugao espacial menor, i.e. usando aberturas maiores (> 1”) que incluem contaminagao
consideravel da emissao da galdxia hospedeira. Portanto, observacoes no IR préximo sao

consideradas somente como limites superiores para a emissao compacta do nicleo.

Galaxia Tipo de Distancia log Tipo de Lx Lol Lyo1/LEdd
Hubble (Mpc) (M/Mg) LINER (ergs™!1®) (ergs™!?)

NGC 3031 (M81) SA(s)ab 3.6 7.8 S1.5/L1  1.9x10%9 2.1 x 10%! 3x10°°
NGC 3998 SA(r)0 14.0 8.9 L1 2.6 x 1041 1.4 x 1043 1x 1074
NGC 4143 SAB(s)0 17.0 8.3 L1 1.1 x 10% 3.2 x 104 1x1075
NGC 4278 E1-2 9.7 8.6 L1 9.1 x 10% 2.7 x 10%! 5x 1076
NGC 4374 El 16.8 8.9 L2 3.5x10% 5.0 x 104! 5x 1076

(M84, 3C 272.1)

NGC 4486 EO0-1 16.8 9.0 L2 1.6 x 1040 9.8 x 104! 7x 1076
(M87, 3C 274)

NGC 4579 (M58) SAB(rs)b 16.8 7.8 L2 1.8 x 104! 1.0 x 1042 1x 1074

NGC 4594 (M104) SA(s)a 9.2 8.5 L2 1.6 x 1040 4.8 x 10%! 1x1075

NGC 4736 (M94)  (R)SA(r)ab 4.3 7.1 L2 5.9 x 1038 1.8 x 10%0 1x107°

Tabela 3.1: Amostra de galdxias do Grupo A contendo 12 LINERs e as suas propriedades
basicas (ver Eracleous et al. 2009). Lx é a luminosidade em raios X na banda 2 - 10 keV.

As massas dos buracos negros foram estimadas a partir da dispersao de velocidades
estelar usando a relagdo M — o (Ferrarese & Merritt, 2000, Gebhardt et al., 2000, Tremaine,
2002), com a excegao de NGC 3031 (M81) e NGC 4486 (M87), cujas massas foram estimadas

usando a cinemética estelar ou do gés (Eracleous et al., 2009).
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Galaxia Tipo de Distancia log Tipo de Lx Lpol Lyo1/LEaq
Hubble (Mpc) (M/Mg) LINER (ergs™ ') (ergs™!?)

NGC 1553 SA(r1)0 16.1 7.9 L2/T2 1.3 x 100 3.8 x 10% 4x107°
NGC 2681 SBA(rs)0/a 13.3 7.1 L1 6.1 x 103% 1.8 x 10%0 1x107°
NGC 3169 SA(s)a 19.7 7.8 L2 1.1 x 104t 3.3 x 1042 4x 1074
NGC 3226 E2 23.4 8.1 L1 5.0 x 1040 1.5 x 102 1x1074
NGC 3379 (M105) El 8.1 8.2 L2/T2  1.7x10% 51x10%®  3x1078
NGC 4457 SAB(s)0/a 17.4 6.9 L2 1.0 x 1030 3.0 x 1040 3x 1075
NGC 4494 E1-2 9.7 7.6 L2 9.2 x 1038 2.8 x 1040 6 x 1076
NGC 4548 (M91) SBb(rs) 16.8 7.6 L2 5.4 x10% 1.6 x 104! 3 x 1075

Tabela 3.2: Amostra de galdxias do Grupo B contendo 9 LINERs e as suas propriedades
béasicas (ver Eracleous et al. 2009).

Os dados no 6ptico-UV de todos os objetos foram corrigidos conforme descrito em
mais detalhes em Eracleous et al. (2009). Eracleous et al. calcularam a densidade de coluna
de hidrogénio total equivalente Ny a partir de ajustes de modelos ao espectro em raios
X. Eles estimaram o avermelhamento total E(B — V)x assumindo uma razdo gas-poeira
galdctica Ry = Ay /E(B — V)x, e usando a relagao entre Ny e a extingao visual Ay dada
por

Ny /Ay = 1.79 x 10 cm™2! mag™!. (3.1)

Para cada galédxia eles aplicaram uma correcao da extincao por poeira no intervalo de
comprimento de onda entre 1000 A ¢ 1 um. Eles adotaram a lei de extincao Galdctica de
Seaton (1979). Em comprimentos de onda mais longos a corregao por extingao é desprezivel,
e em comprimentos mais curtos (i.e. em raios X) a corregao é efetuada durante a redugao
do espectro.

Eracleous et al. (2009) usaram dois métodos para estimar as luminosidades bo-
lométricas a partir das observagbes. Para os objetos que possuem as SEDs com melhor
qualidade de dados, eles calcularam Ly, integrando as SEDs diretamente depois de efetu-
arem uma interpolacao entre pontos adjacentes usando leis de poténcia (que correspondem
a retas no diagrama logr L, — logv) e desprezando limites superiores. Os objetos com as
melhores SEDs que foram integradas desta maneira sao NGC 3031 (M81), NGC 3998, NGC
4374, NGC 4486 (M87), NGC 4579 e NGC 4594. A partir deste conjunto das melhores SEDs
eles estimaram uma corregao bolométrica tal que Lyo; = (§po1) Lx, onde (€po1) =~ 50. Assim,
para os demais LINERs cujas SEDs nao sao tao bem amostradas, Eracleous et al. usou
esta correcao bolométrica para calcular Ly, a partir de Lx. As luminosidades bolométricas

bem como os valores de Lx estao listados nas tabelas 3.1 e 3.2.
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3.2 Modelos para o espectro continuo dos AGNs de baixa

luminosidade

Como mencionamos no cap. 1, as baixas luminosidades dos LLAGNs sugerem fortemente
a presenca de um escoamento acretivo ADAF nestes objetos. Noés modelamos as SEDs
observadas da amostra de LINERs usando um modelo para o escoamento que consiste de
trés componentes: (1) um ADAF na parte interna do escoamento acretivo, (2) um disco
fino cujo raio interno de “truncamento” corresponde ao raio externo do ADAF, e (3) um
jato relativistico, ejetado na direcao perpendicular ao plano definido pelo disco de acregao.
A figura 1.6 mostra de forma esquemaética a estrutura do modelo adotado. Nesta se¢do nés
descrevemos sucintamente as principais caracteristicas deste modelo e o efeito da variagao
dos parametros mais importantes no espectro tedérico. No apéndice A descrevemos em
mais detalhes as equacoes subjacentes aos modelos, o método numérico implementado para

resolvé-las, bem como as rotinas que desenvolvemos para processar os espectros.

3.2.1 ADAF

Na secdo 1.4 descrevemos as propriedades bésicas da solucdo ADAF e a contrastamos com
a conhecida solugao de disco fino. O ADAF é um tipo de escoamento acretivo que ocorre
para baixas taxas de acrecao e consequentemente baixas densidades, M < Mcrit (ver os re-
views Narayan et al. 1998, Kato et al. 2008, Narayan & McClintock 2008). O ADAF é um
escoamento no qual a maior parte da energia potencial gravitacional que ¢é liberada devido
a turbuléncia viscosa, ao invés de ser irradiada como na solugao de disco fino, fica armaze-
nada na forma de energia térmica que aumenta enormemente a temperatura do plasma em
comparacio com o disco fino. A maior parte da energia térmica dissipada no escoamento é
depositada nos fons, e estes interagem fracamente com os elétrons via forgas Coulombianas
devido a baixa densidade do plasma. Como os elétrons sao responsaveis pela emissao de
radiagdo no escoamento, ja que os fons sao muito mais pesados, a maior parte da energia
térmica dissipada fica armazenada nos fons e é transportada radialmente (advecgao) no es-
coamento, sendo por fim perdida no interior do horizonte de eventos do buraco negro. Dai a
origem da sigla ADAF: advection-dominated accretion flow. As extremas temperaturas do
ADAF e a pressao térmica associada acaba fazendo com que o escoamento tenha a forma
“inflada” ilustrada na figura 1.6. Como a maior parte da energia gravitacional dissipada
nao é irradiada, o ADAF possui uma baixa eficiéncia radiativa. Em resumo, o ADAF se
caracteriza por ser um escoamento acretivo quente, geometricamente espesso e opticamente
fino, com baixa eficiéncia radiativa.

Avancos tedricos e computacionais realizados nas duas iltimas décadas propiciaram
uma melhor compreensao da fisica dos ADAFs. Por exemplo, estudos demonstraram que

pode haver a presenca de perda de massa na forma de ventos ou outflows no ADAF, e
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até mesmo conveccdo no interior do escoamento. Tais processos impedem que uma fragao
consideravel da massa disponivel a grandes distancias do buraco negro seja acretada. Este
resultado foi obtido inicialmente através de trabalho analitico (Narayan & Yi, 1994, Bland-
ford & Begelman, 1999, Narayan et al., 2000, Quataert & Gruzinov, 2000) e depois con-
firmado por simulagdes numéricas hidrodinadmicas e magnetohidrodinamicas (Stone et al.,
1999, Hawley et al., 2001, Igumenshchev et al., 2003, De Villiers et al., 2003, McKinney &
Gammie, 2004). Blandford & Begelman (1999) modelaram a perda de massa dos ADAFs
pelos ventos introduzindo o parametro s de forma que a taxa de acregdao varia com o raio

com a dependéncia

s
M = My <i> : (3.2)
Rout
onde M,y é a taxa de acrecdo no raio externo do ADAF, R.yu. Antes de Blandford & Be-
gelman (1999) se assumia que no escoamento acretivo nao havia perda de massa. Convém
notar que sem a perda de massa, a equaciao da continuidade implica M = constante em
todo o escoamento. Posteriormente ao trabalho de Blandford & Begelman (1999), a pa-
rametrizacdo da taxa de acregao conforme a equacao 3.2 foi confirmada por simulac¢Ges
(Stone et al., 1999, Igumenshchev et al., 2003). Seguindo os resultados dessas simulagoes
da dindmica dos ADAFs, na nossa modelagem permitimos que o valor de s possa variar no
intervalo 0 < s < 1, levando em conta a incerteza na determinacao da quantidade de gés
que é perdida através de ventos no escoamento.

Os outros parametros que descrevem o ADAF sdo a massa do buraco negro M;
o parametro de viscosidade a (seguindo a prescrigdo « proposta por Shakura & Sunyaev
1973, ver Frank et al. 2002); o parametro 3 do plasma, que é definido de forma ligeiramente
diferente da definicdo usual na fisica de plasmas, § = Pgas/Piot; 9, a fracio da energia
dissipada via turbuléncia que aquece diretamente os elétrons; e o indice adiabatico ~.

Os processos radiativos levados em conta no calculo do espectro do ADAF séo
emissao sincrotron, bremsstrahlung e espalhamento Compton inverso que atua sobre os
fétons originados nos dois mecanismos anteriores (Rybicki & Lightman, 1979). Dados os
valores dos parametros do modelo, para calcular o espectro do ADAF nés primeiramente
resolvemos numericamente as equacoes estaciondrias da estrutura e dinamica global do es-
coamento. A obtencdo da solucdo global das equagoes diferenciais que regem o escoamento
consiste de um problema de valor de contorno de dois pontos. Uma vez calculada a estru-
tura e dindmica do ADAF, os processos radiativos sdo calculados e o espectro continuo do
ADAF é obtido. Para isto, utilizamos os cédigos escritos na linguagem Fortran gentilmente
cedidos pelo nosso colaborador, o Professor Feng Yuan (Observatério Astronémico de Xan-
gai). Mais detalhes a respeito dos cédlculos e o procedimento numérico adotado podem ser

encontrados no apéndice A.2.
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3.2.2 Disco fino truncado

Na parte externa do ADAF existe um disco de acrecao fino, cujo raio interno coincide com o
raio externo do ADAF, i.e. hd uma transicao entre as propriedades do escoamento acretivo
no raio de transicio Ry = R2daf — Rfr}l“n. O raio externo do disco fino corresponde a

out

R™Min — 10°Rg (lembrando que Rg = 2GM /c? é o raio de Schwarzschild).

O disco fino, como o seu nome sugere, é geometricamente fino e opticamente es-
pesso. Desta forma, ele emite localmente como um corpo negro. O espectro global do disco
corresponde a uma composicao de corpos negros de diferentes temperaturas, emitidos em
diferentes raios. Nos nossos cédlculos levamos em conta o reprocessamento da radiacao em
raios X proveniente do ADAF pela superficie do disco fino. Tal efeito de reprocessamento
tem um pequeno impacto no espectro do disco fino, e a SED resultante é praticamente
idéntica ao espectro de um disco fino padrao sem reprocessamento (e.g., Frank et al. 2002).

Os outros parametros que descrevem a solugao de disco fino sao o angulo de inclinagao

em relacao a linha de visada ¢, a massa do buraco negro M e a taxa de acrecao Moy, que é

adaf thin
out NRout (e'g"

Radaf 104 e a extensdo do disco fino correspondentemente é pequena, nés simplesmente

a mesma taxa de acre¢do na borda externa do ADAF. Nos casos em que R

nao levamos em conta o espectro do disco fino.

O modelo de disco fino é descrito em mais detalhes na secao A.1 do apéndice A.

3.2.3 Jato

O modelo para o espectro do jato relativistico é baseado no modelo dos choques internos
(e.g., Piran 1999), que foi inicialmente utilizado para interpretar os gamma-ray burst af-
terglows (van Paradijs et al., 2000, Mészaros, 2002). Atualmente tal modelo tambem é
utilizado na modelagem da emissdo dos jatos relativisticos em AGNs (e.g., Spada et al.
2001, Nemmen et al. 2006, Wu et al. 2007, Yuan et al. 2009) e binérias em raios X (Yuan
et al., 2005).

Neste modelo uma fragao Z\Zjet do material nas regioes mais internas do escoamento
acretivo é transferida na direcao paralela ao vetor momentum angular do escoamento, for-
mando um jato no qual as particulas atingem velocidades relativisticas. O jato é modelado
como tendo uma geometria conica com um semi-angulo de abertura ¢ e um fator de Lorentz
médio I'; (bulk Lorentz factor), que sao constantes ao longo do jato. O angulo de inclinagao
do jato com relagao a linha de visada é obviamente o mesmo angulo ¢ do disco de acrecao
fino.

A principal hipétese do cendario dos choques internos é que a fonte central injeta
matéria-energia nos jatos de uma forma intermitente; desta forma, camadas do plasma com
velocidades maiores acabam colidindo com camadas mais lentas, dando origem a formacao

de choques internos no jato (dai o nome do modelo). A distancia percorrida pelas camadas
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antes de uma colisao é zg ~ I’?RS (Piran, 1999, Spada et al., 2001). Os choques convertem
energia cinética em energia térmica do plasma, amplificando o campo magnético e acele-
rando uma pequena fracao dos elétrons &, a velocidades relativisticas, que passam a seguir
uma distribuigao de energias que é uma lei de poténcia de indice p (ver apéndice A.3). Dada
a incerteza na fisica dos choques, introduzimos dois parametros adimensionais que caracte-
rizam a densidade de energia dos elétrons e do campo magnético, €. e €g; tais parametros
quantificam a fracdo da densidade de energia interna nos choques que é armazenada nos
elétrons e no campo magnético, respectivamente.

No célculo do espectro continuo do jato, dois processos radiativos devem ser levados
em conta: radiacao sincrotron e espalhamento Compton inverso atuando nos préprios fétons
provenientes do efeito sincrotron do jato (“sincrotron auto-Compton”, do inglés synchrotron
self-Compton). Nés consideramos apenas a emissao sincrotron no célculo do espectro, pela
seguinte razao. Wu et al. (2007) demonstrou que quando o valor de ]\ijet é muito pequeno
(]\ijet < 0.01Mgqq tipicamente) como é o caso dos LLAGNs estudados neste trabalho, a
razao entre a densidade de energia dos fotons e a densidade de energia do campo magnético
¢ muito pequena. Nestas condigoes, a emissao sincrotron auto-Compton no jato é varias
ordens de magnitude menor que a emissao sincrotron. Assim, o espectro do jato é origi-
nado na emissao sincrotron do jato. O espectro em rédio é causado pelo efeito sincrotron
auto-absorvido em diferentes partes do jato, dando origem a um espectro plano (L, oc v/°).
A emissao em raios X é causada pela emissdo sincrotron no plasma opticamente fino ime-
diatamente apds o choque interno. A inclinagdo do espectro em raios X é determinada

principalmente pelo valor do parametro p (L, VP2 ver secio 3.2.4).

3.2.4 Escolha dos parametros e efeito destes nos espectros

Nos nossos célculos, nés adotamos a = 0.3, 8 = 0.9 e v = 1.5, que sao valores usualmente
adotados na modelagem do espectro dos ADAF's (e.g., Wu et al. 2007, Yuan et al. 2009). Nos
modelos antigos para a estrutura do ADAF, valores pequenos do parametro § eram adotados
(6 £0.01; e.g., Narayan & Yi 1995a, Narayan et al. 1998. Diferentes autores argumentaram
que processos fisicos variados tais como reconexao magnética poderiam afetar o aquecimento
dos fons e elétrons em plasmas quentes, de tal forma que o parametro ¢ poderia atingir
valores tao altos quanto ~ 0.5, possivelmente (e.g., Quataert & Gruzinov 1999, Sharma
et al. 2007). Dada a incerteza tedrica envolvendo o valor de J, nés permitimos que este
parametro possa variar no intervalo 0.01 < § < 0.5. Nos nossos ajustes as SEDs também
consideramos o caso especial no qual § ~ s = 0.3, que é sugerido pela modelagem detalhada
da SED de Sgr A* (Yuan et al., 2003b, 2006). Assim, ha quatro parametros livres no ajuste
do modelo de escoamento acretivo as SEDs: My, Rir, s € 0.

No caso da modelagem do jato, seguindo outros autores (Nemmen et al., 2006,
Wu et al., 2007) nés adotamos os valores ¢ = 0.1 radianos, {& = 10% e I'; = 2.3, que
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corresponde a v/c ~ 0.9 (exceto nos casos de M87 e NGC 4278, para os quais hé estimativas
independentes de I'; disponiveis). Adotaremos para o angulo de inclinacdo do sistema o
valor ¢ = 30°, a nao ser que mencionemos explicitamente que ha vinculos para tal angulo
para determinado objeto. Portanto, da mesma forma que no modelo para o escoamento
acretivo, ha quatro parametros livres no ajuste do jato as SEDs observadas: ]\Zjet, D, €. and
€B.

Em resumo, no nosso modelo acoplado para a acrecao-ejecao ha um total de oito
parametros livres. A variacdo de cada um destes parametros afeta a densidade e a tempe-
ratura do plasma, e tem um efeito diferente na SED tedrica resultante. Nos ilustraremos a
seguir o efeito qualitativo da variagdo de alguns destes parametros nos espectros modelados.
Nos espectros modelados a seguir, adotaremos o seguinte conjunto fiducial de parametros
para o escoamento acretivo: M = 108 Mg, Mout = O.OOlMEdd, Riy = 500Rg, s = 0.3
e § = 0.3. Para o jato, adotaremos o conjunto fiducial de parametros M = 108 Mg,
%et = 10_6MEdd, p=22,¢6 =0.1eep=0.01. Nosso objetivo nesta secdo nao é fazer um
estudo detalhado do impacto da variagao dos diversos parametros do sistema nos espectros
modelados, ja que este estudo ja foi realizado anteriormente em detalhes por diferentes au-
tores (e.g., Manmoto et al. 1997, Narayan et al. 1998, Kato et al. 2008, Quataert & Narayan
1999, Spada et al. 2001, Yuan et al. 2005).

A figura 3.1 ilustra o efeito da variacao de Myt 1O espectro do ADAF e do disco
fino. O aumento no valor de Mout corresponde a um aumento na energia total liberada no
escoamento, e consequentemente afeta a luminosidade total dos espectros. A variagdo de
M,y implica a variacdo da densidade do plasma e afeta ndo somente a normalizacao das
SEDs, mas também modifica a importancia relativa dos diferentes processos radiativos que
moldam o espectro emitido, como a figura 3.1 mostra.

A figura 3.2 ilustra o efeito da variagdo do parametro s no espectro do ADAF,
lembrando que M (R) = Mot (R/Rout)’. sregula o quao intensamente a matéria é removida
do ADAF por um vento, tendo em mente que a dinamica deste vento nao é levada em conta
nos nossos calculos. Se assume também que este vento nao contribui com a sua emissao
no espectro calculado. Um aumento no valor de s faz com que menos plasma atinja as
regides mais internas do ADAF préximas ao buraco negro, lugar no qual é produzida a
maior parte da emissao devido ao efeito Compton inverso. Em tal regido se origina também
a emissao sincrotron em altas frequéncias, que também ¢é afetada pela variacao de s, porém
em menor escala que a emissao Compton. Como nao hé perda de massa no disco fino, o
espectro desta componente do escoamento nao é afetado pela variagao do parametro s. E
interessante notar que para um valor fixo de Moy, hd uma certa degenerescéncia entre o
efeito da variacao de s e Royt no espectro. O motivo é que um aumento no tamanho do
ADAF faz com que menos massa seja acretada pelo buraco negro (via equacao 3.2), o que

é equivalente a um aumento no valor de s.
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Figura 3.1: Efeito da variacao da taxa de acrecao Mout no espectro do escoamento acretivo.
Os espectros semelhantes a um corpo negro correspondem a emissao do disco fino truncado,
os demais espectros representam a emissao do ADAF. Os diferentes valores de M,y adotados
para calcular cada espectro sao mostrados na figura.
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Figura 3.2: Efeito
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Figura 3.3: Efeito da variacdo do parametro d no espectro do ADAF.

A figura 3.3 ilustra o efeito da variagdo do parametro ¢ no espectro do ADAF. § re-
gula a frag@o da energia dissipada via turbuléncia que é depositada diretamente nos elétrons.
Consequentemente, um aumento no valor de § implica que uma maior quantidade de energia
é transferida para os elétrons e o ADAF torna-se mais luminoso. Como mencionado anteri-
ormente, o escoamento também torna-se mais luminoso aumentando Moy ou diminuindo s.
Portanto, hd um certo grau de degenerescéncia entre os parametros s, 8 € Moy, por razoes
fisicas diferentes. Mostramos na figura 3.3 um modelo calculado usando § = 0.01, como
era adotado nos modelos ADAF antigos (e.g., Narayan & Yi 1995b, Narayan et al. 1998),
e também modelos usando valores mais altos de ¢, que tém sido adotados em modelagens
mais recentes (e.g., Nemmen et al. 2006, Narayan & McClintock 2008, Yuan et al. 2009).

Uma vez explorado o efeito da variacao de alguns dos principais parametros do
escoamento acretivo no espectro previsto, faremos uma analise similar dos parametros do
jato. A figura 3.4 mostra o efeito da variacao do parametro Z\Zjet no espectro do jato. Como
se pode ver nesta figura, em relagdao ao espectro do jato, ]\Zjet cumpre um papel semelhante
ao do parametro Mout na SED do escoamento acretivo. O aumento da taxa de ejecao
acarreta um aumento na densidade do plasma do jato, e consequentemente um aumento
global na intensidade da emissao sincrotron.

A figura 3.5 ilustra o efeito da variagdo do parametro p, que controla o indice da lei
de poténcia caracterizando a distribuicao de energia dos elétrons nao-térmicos, acelerados

pelo “choque interno” na base do jato. Pode-se perceber que o principal efeito de p é
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Figura 3.4: Efeito da variacao do parametro Z\Zjet no espectro do jato.

afetar a forma do espectro sincrotron opticamente fino (altas energias). A variagao de
p particularmente afeta a inclinacdo do espectro em raios X. Isto ocorre porque no caso
opticamente fino a forma do espectro é dada por L, oc v—P/2 (ver apéndice A.3), de forma
que o indice espectral reflete as propriedades da distribuicao nao-Maxwelliana de elétrons.
Os parametros €. € ep caracterizam como a energia interna do choque é distribuida entre os
elétrons e o campo magnético no plasma do jato. Estes parametros afetam a normalizagao
do espectro.

Na se¢ao 3.3.5 ajustaremos os modelos descritos anteriormente as SEDs observadas
de 17 LINERs. Ha quatro parametros livres no modelo para o escoamento acretivo e quatro
parametros livre no modelo para o jato, totalizando oito pardmetros livres na modelagem
das SEDs.

espectros sao as taxas de acregao My e ejecao Mier. Os demais parametros se referem a

Os dois principais parametros que nos interessam no decorrer do ajuste dos

dinamica e microfisica do escoamento. Explorar o espaco de parametros resultante durante
o ajuste das observagoes requer um arduo trabalho. Felizmente, existem vinculos tedricos
que restrigem o intervalo de valores permissivel para estes parametros. No caso do modelo
ADAF, a taxa de acrecao deve ser tal que Mout < Mcrit ~ 0.09 para a = 0.3 (ver equagao
1.6). O valor de s deve ser tal que s > 0 conforme sugerido pelas simulagbes numéricas
de ADAFs e além disso nds impomos a restricao adicional s < 1. Em relacdo ao valor
de 9, a incerteza tedrica referente aos mecanismos de aquecimento dos elétrons e fons no

plasma do ADAF implica que qualquer valor no intervalo 0.01 < ¢ < 1 é permissivel, porém



CAPITULO 3. A DISTRIBUICAO ESPECTRAL DE ENERGIA DOS LINERS 69

10cm lem  Tmm 100um 10um 1um 1000A 0.1keV 1keV 10keV100keV
44 T T T T T I I I I I I

o
1

N =
[SIEN]

42— -

-1

log(vL, / erg s™')

| | | | |
8 10 12 14 16 18 20
log(v / Hz)

Figura 3.5: Efeito da variacao do parametro p no espectro do jato.

nds impomos como limite superior nos nossos ajustes dmax = 0.3, que é o valor adotado
por Yuan et al. (2006) no ajuste da SED de Sgr A*. No caso do modelo do jato, para
que haja consisténcia na modelagem as seguintes restrigoes sao impostas: €. +eg < 1 e
]\%et /Mout < 1. Este ultimo vinculo segue ja que a taxa de ejecao nao pode sob hipdtese
alguma exceder a taxa de acrecao. Um outro valor que é de interesse na nossa modelagem
é ]\Zjet /M (3Rs), onde a taxa de acrecdo é calculada no raio da érbita estdvel mais interna
do escoamento para um buraco negro de Schwarzschild. Esta razao é interessante visto que
M(3Rg)/Mey: < 1 devido & perda de massa que ocorre no ADAF.

Alguns autores fixaram diversos parametros dos modelos no ajuste de SEDs, ba-
seados em argumentos tedricos (Wu et al., 2007, Yuan et al., 2009). Ao contrario destes
autores, nés procuramos evitar predisposicoes ao fixar alguns parametros dos modelos em
certos valores, ja que a incerteza tedrica é considerdvel na compreensao da microfisica e
dindmica dos escoamentos acretivos e jatos (e.g., valores exatos de d, s, p, €. etc). Apesar
disso, daremos especial atencao ao caso particular no qual s ~ § = 0.3, que sao os valores
que caracterizam o ADAF ao redor do buraco negro central no centro da Via Léactea, Sgr
A* (Yuan et al., 2003b, 2006).

No decorrer deste capitulo, adotaremos a parametrizacao adimensional das taxas de
acrecdo e ejecdo, na forma m = M / Mgqd, lembrando que a taxa de acreciao de Eddington

é dada por Mpaq = 22M,/(10°Mg) Mg yr—" (definida assumindo uma eficiéncia radiativa
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de 10%; Frank et al. 2002). Nés vamos expressar a massa do buraco negro em termos da

massa do Sol, m = M /Mg, e o raio em termos do raio de Schwarzschild, r = R/Rg.

3.3 Resultados: modelagem das SEDs

Nesta secao ajustaremos os modelos previamente descritos na segao 3.2 as SEDs observadas
dos 17 LINERSs, obtidos da amostra de Eracleous et al. (2009) (segao 3.1). Através destes
ajustes, procuraremos esbocar um cendrio unificado para elucidar a natureza fisica dos
LLAGNS, desta forma caracterizando a atividade nos buracos negros subalimentados nas
galaxias préoximas. Também calcularemos os valores dos principais parametros dos modelos
necessarios para reproduzir as observagoes.

Dos 17 LINERs modelados da nossa amostra, escolhemos os quatro exemplos mais
ilustrativos pertencentes ao grupo A (segdo 3.1), cuja modelagem descreveremos em mais
detalhes nas subsegoes a seguir: M81, NGC 3998, M87 (galaxia ¢cD do aglomerado Virgo)
e NGC 4594 (galédxia Sombrero). Os ajustes dos espectros dos demais 13 objetos s@o apre-
sentados para referéncia no apéndice B, e serao discutidos em mais detalhes em um artigo
que estd em preparacao (Nemmen et al. 2009, em preparagao).

Nos gréficos das SEDs que descreveremos abaixo, os circulos preenchidos correspon-
dem a observagoes sem qualquer tipo de correcao por extingao. Os circulos nao-preenchidos
correspondem as mesmas observacoes depois de serem corrigidas por extingao, conforme
descrito na secao 3.1 (ver também Eracleous et al. 2009). As setas apontando para baixo
correspondem a limites superiores para a emissao compacta do AGN. Estes limites superio-
res podem ser causados por nao-detecgoes, ou porque as observagoes correspondentes foram
feitas com uma resolucdo espacial pequena (i.e. aberturas grandes). Neste tltimo caso,
os limites superiores incluem uma contaminagao potencialmente significativa da emissao
nuclear causada pela galaxia hospedeira, e.g. emissao estelar na vizinhanca do AGN que é
acrescentada & emissdo do AGN. Isto acontece particularmente com as observagoes no IR.

O nosso procedimento de ajuste dos modelos as SEDs pode ser resumido da seguinte
maneira. Se ha observacoes em radio disponiveis, nés variamos os parametros livres do
modelo do jato até que o espectro tedrico reproduza as observagoes. Se ha observacoes no IR
e 6ptico, nés tentamos ajustar o modelo de disco fino aos dados disponiveis nestas bandas, de
maneira a obter vinculos para o raio de transigao e Mout, sempre tomando o cuidado 6bvio de
que os espectros tedricos nao excedam as luminosidades observadas. Em seguida, utilizamos
os dados em raios X para tentar estimar os valores dos parametros especificos do modelo
ADAF (s e d) e refinar as estimativas dos valores de Ry, e Mout. Dependendo da combinagao
de parametros que nés utilizamos, o jato pode ter uma contribuicao importante na emissao
nao somente no radio, como também em raios X. Nés somamos a emissao do ADAF, do disco

fino truncado e do jato, e comparamos a emissao total com as SEDs observadas. Julgamos
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se os espectros tedricos reproduzem adequadamente as SEDs observadas inspecionando
visualmente as SEDs e os modelos. Como discutimos na secao 3.2.4, nds exploramos o

espaco de parametros dos modelos considerando multiplas possibilidades de ajustes.

3.3.1 M8l (NGC 3031)

A M81 (NGC 3031) é uma galdxia espiral que possui o tipo de Hubble SA(s)ab. Ela hospeda
um AGN do tipo Seyfert 1.5/LINER 1. A massa do buraco negro central é m = 6 x 107
(estimada a partir da cinematica estelar espacialmente resolvida, Devereux et al. 2003), a

luminosidade bolométrica é Ly, = 2.1 x 104 erg s

e a razao de Eddington é Ly /LEaq =
3 x 1077 (para mais detalhes sobre estas estimativas, ver Eracleous et al. 2009). O nticleo
de M81 apresenta linhas de emissao Balmer largas com duplo pico (Bower et al., 1996), que
sa0 uma assinatura da emissao de um disco de acregao fino (e.g., Chen et al. 1989, Eracleous
& Halpern 1994). A M81 também apresenta uma linha de emissao estreita ferro Ka em
raios X, localizada em 6.4 keV e uma linha moderadamente larga de ferro Ko em 6.8 keV
(Dewangan et al., 2004).

Devereux & Shearer (2007) modelaram o perfil da linha larga com duplo pico Ha
usando um modelo de disco fino relativistico. Usando este modelo, eles estimaram um
angulo de inclinacdo para o disco de 50°. Tal angulo é favorecido pelas observagoes em
radio do jato (Bietenholz et al., 2000). O perfil da linha Ha de M81 é consistente com um
raio interno de = 280 — 360Rg para o disco emissor de linhas (M. Eracleous, comunicagao
privada). Portanto, nos nossos modelos para a SED nés adotamos o angulo de inclinacao
i = 50° e impomos a condic¢ao r, < 360.

Esta fonte tem varios vinculos observacionais, incluindo varios observagoes em radio
e no 6ptico-UV com o HST, além de observacoes em raios X com o Chandra. Portanto, ha
bons vinculos para os modelos de acregao-ejecao.

A figura 3.6 mostra a modelagem da SED de M81. Neste modelo, a radiagdo
sincrotron do jato (linha ponto-tra¢o) é o mecanismo dominante de emissao em radio. No
intervalo entre ~ 10 ym e ~ 1 ym um “calombo vermelho” (“red bump”) pode ser visto.
Tal proeminéncia corresponde a radiacao do disco fino truncado (linha pontilhada), que é o
mecanismo de emissao dominante neste intervalo espectral. No intervalo de comprimentos
de onda entre 1 mm e ~ 100 pm, o ADAF (linha tracejada) é a componente dominante. O
ADAF também é a regiao do escoamento que domina a emissao para A < 1 pm até raios X.
A soma da emissao de todas as componentes do modelo é mostrada como a linha continua.
Os parametros do escoamento acretivo necessarios para reproduzir a SED observada sao
ot = 3 X 1073, 7 = 360 (raio consistente com os resultados da modelagem da linha Ha),

§ = 0.01 and s = 0.16. Os parametros do jato sao mjet = 2 X 107%, p = 2.2, ¢, = 0.1 and
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ep = 0.01. A poténcia correspondente do jato é dada pela expressao
Pt = Miet(T; — 1)c? = 8 x 10* erg s, (3.3)

que excede a luminosidade bolométrica por um fator de Piet/Lpo ~ 4. Em outras palavras,
a poténcia cinética transportada pelas particulas no jato excede a poténcia irradiada.

E de interesse calcular a fragdo do material fornecido na borda externa do ADAF
que acaba sendo acretada pelo buraco negro, apds o efeito dos ventos que retiram gas do
escoamento. Isto pode ser calculado através da razao m(3Rg)/meut, onde 3Rg corresponde
ao raio da ultima oOrbita estavel ao redor de um buraco negro de Schwarzschild. Para r < 3,
6rbitas circulares estdveis nao sdo mais possiveis (Misner et al., 1973, Frolov & Novikov,

1998) e as trajetdrias das particulas tornam-se balisticas. Calculamos entao que

m3Rs) _ (%)8 ~ 0.5, (3.4)

Mout Tt

i.e. os parametros inferidos nesta modelagem implicam que cerca da metade do material
que adentra o raio externo do ADAF acaba sendo acretado pelo buraco negro. Usando este
valor de mm(3Rg), podemos estimar a razao entre a taxa de ejecdo de massa no jato e a taxa
de acre¢io de matéria do buraco negro como rjet/m(3Rs) ~ 1 x 1073, i.e. 0.1% da matéria
acretada pelo buraco negro é transferida no jato.

Neste modelo um baixo valor de § = 0.01 é necessario para reproduzir a forma do
espectro em raios X, caracterizado pelo indice de fétons I' = 1.88. Caso aumentemos o valor
para 6 = 0.3 (mantendo os demais parametros fixos, exceto s = 0.4), o valor de I' previsto
pelo modelo é reduzido e o espectro previsto torna-se bastante “duro”, nao sendo capaz de
reproduzir a SED observada. Isto é ilustrado na figura 3.7.

No modelo apresentado na figura 3.6, a contribui¢go do ADAF é dominante na maior
parte da SED, em especial em raios X. Explorando o espago de parametros dos modelos,
percebemos que um ajuste no qual o ADAF é a principal fonte dos raios X néo é o tnico
possivel. Para provar este ponto, a figura 3.8 mostra um ajuste da SED de M81 no qual
a radiacao sincrotron do jato (linha ponto-traco) é o mecanismo dominante de emissao
em radio, 6ptico, UV e raios X da SED. No intervalo de comprimentos de onda entre 1
mm e ~ 100 pym, o ADAF (linha tracejada) é a componente dominante, cuja contribuicao
melhora a concordancia do modelo com a observagdo em 1 mm. No intervalo de entre
~ 10 pm e 6000 A o “red bump” pode ser visto, e a radiacio do disco fino truncado (linha
pontilhada) domina neste intervalo espectral. A soma da emissao de todas as componentes
do modelo é mostrada como a linha continua. Como a figura 3.8 mostra, um modelo no
qual o jato é a fonte dominante nao somente da emissao radio, como também de raios X, é
possivel. Os parametros do escoamento acretivo sao gy = 8 X 1074, 7, = 50, § = 0.3 and

s = 0.6. Os parametros do jato sao mje; = 1.2 X 1075, p =2.05, ¢, = 0.6 and eg = 107%. A



CAPITULO 3. A DISTRIBUICAO ESPECTRAL DE ENERGIA DOS LINERS 73

10cm lem  Tmm 100pm 10um  1pm 1000A 0.1keV TkeV 10keV 100keV

44 T T T T T T T T T T T
[ ———— ADAF
oo Truncated thin disk NGC SOSW <NA8W >
7777777 Jet
i Sum of components |
42— —
=
2 40—
(]
g L
7 r
Y
\6 .
©
38—
36—
I I I | I I I | I I I | \ I I | I I I | I I I
8 10 12 14 16 18 20

log(v / Hz)

Figura 3.6: Modelo para a SED de M81 no qual o ADAF domina a emissdo em raios X. As
linhas tracejadas, traco-ponto e pontilhadas mostram respectivamente a emissao do ADAF,
jato e disco fino truncado, enquanto a linha continua representa a soma da radiacao de
todas as componentes do escoamento. Parametros do modelo: gy = 3 x 1073, 74, = 360,
d = 0.01, s = 0.16 (ADAF + disco fino); mjer = 2 X 1076, p =22, ¢. = 0.1, eg = 0.01
(jato).
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Figura 3.7: Espectro previsto pelo ADAF onde o valor de § é aumentado para § = 0.3 (linha
tracejada). A SED prevista é demasiada “dura” para explicar as observagoes em raios X.

0%2 erg s, que excede a luminosidade bolométrica

poténcia do jato é dada por Pt = 4.8x1
(Pjet/Lnol =~ 23). A razao entre a perda de massa no jato e a taxa de acrecao é dada por
Miet/(3Rg) ~ 3 x 1075.

Agora consideramos as consequéncias de se adotar para o ADAF os valores dos
parametros 6 = 0.3 e s = 0.3, que foram os valores inferidos para ajustar a SED de Sgr
A* o centro da nossa galdxia (Yuan et al., 2003b, 2006). Valores semelhantes também
foram adotados por Wu et al. (2007), Yuan et al. (2009) na sua modelagem de diversas
SEDs. Neste caso, nés encontramos que a emissdo em raios X do ADAF é muito “dura”
para explicar a observacao, conforme a figura 3.9 mostra. Levando em conta a contribuicao
do jato em raios X, é possivel explicar adequadamente os dados. Neste ajuste, a emissao
do ADAF e do jato tém aproximadamente a mesma intensidade em raios X. Os demais
parametros do ADAF s&0 7ivgus = 8 X 1074 e 7, = 50, conforme o modelo apresentado no
paragrafo anterior. Os parametros do jato sao 7hje; = 4 X 1075, p = 2.2, ¢, = 0.8 and
ep = 2 x 1073. A poténcia do jato é dada por Py = 1.6 X 10%% erg s7!, que excede a
luminosidade bolométrica (Piet/Lpol ~ 8). A razao entre a perda de massa no jato e a taxa
de acrecao é dada por e /1 (3Rg) ~ 0.01.

Nas modelagens da SED de M81 que apresentamos acima, exploramos as diversas
possibilidades de cenérios fisicos possiveis, dado o espago de parametros dos modelos. A

partir dos resultados que apresentamos, percebemos que dois tipos distintos de modelos
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Figura 3.8: Modelo para a SED de M81 no qual o jato domina a emissdo em raios X. As
linhas tracejadas, traco-ponto e pontilhadas mostram respectivamente a emissao do ADAF,
jato e disco fino truncado, enquanto a linha continua representa a soma da radiacao de
todas as componentes do escoamento. Parametros do modelo: oy = 8 x 1074, 7 = 50,
§ = 0.3, s = 0.6 (ADAF + disco fino); rjet = 1.2 x 1075, p = 2.05, ¢, = 0.6, eg = 107*
(jato).
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Figura 3.9: Modelo para a SED de M81 no qual 6 = s = 0.3 (pardmetros da Sgr A*, ver
texto). Parametros do modelo: 7oy = 8 x 1074, 7, = 50, § = 0.3, s = 0.3 (ADAF + disco
fino); mjey = 4 x 1076, p=2.2, ¢, = 0.8, €5 = 2 x 1073 (jato).

podem explicar de forma equivalente as observagoes. O primeiro tipo de modelo corresponde
ao caso no qual o escoamento acretivo domina a maior parte da emissao compacta, com
o espalhamento Compton inverso dos fétons sincrotron provenientes do ADAF sendo o
mecanismo dominante da emissao raios X. Chamamos este tipo de modelo de “dominado
pelo ADAF em raios X” (ADAF-dominated in X-rays), ou ADX. Notamos que o jato tem
uma contribui¢do importante na emissao radio da SED.

O segundo tipo de modelo que exploramos corresponde ao caso no qual o jato domina
a maior parte da emissao nuclear, particularmente em radio e raios X. Chamamos este tipo
de modelo de “dominado pelo jato em raios X” (jet-dominated in X-rays) ou JDX. Sabendo
que tanto um modelo ADX ou JDX s&@o possiveis, por construgao, variando os parametros
dos modelos dentro dos intervalos permissiveis, é possivel obter ajustes nos quais o ADAF
e o0 jato tém intensidades comparaveis em raios X, e a soma da emissao destas componentes
resulta no espectro observado. De fato, isto ocorre quando adotamos na modelagem os
pardmetros do ADAF inferidos a partir do ajuste da SED de Sgr A* (6 = s = 0.3; Yuan
et al. 2003b, 2006). Denominamos este tipo de modelo com a sigla MW (de Via Léctea,

Milky Way). Os parametros dos nossos modelos sdo apresentados para referéncia na tabela
3.3.
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Figura 3.10: Tlustracao do cendrio fisico para a fonte central em LLAGNs que emitem
linhas de emissao largas com duplo pico. O ADAF emite radiagao ionizantes (raios X) que
fotoionizam a atmosfera do disco fino externo, que passa a emitir as linhas largas. O raio
ro corresponde ao raio de transicao 1, que noés definimos, e r; € o raio interno da regiao
emissora de linhas do disco fino. ro corresponde ao raio externo do disco fino, no qual este

se colapsa e se fragmenta devido a auto-gravidade na direcao vertical. Ilustragao baseada
em uma figura de Chen & Halpern (1989), cortesia de M. Eracleous.

Passamos agora a descrever algumas particularidades dos ajustes da SED de MS].
Nos modelos que calculamos para a SED, encontramos valores do raio de transi¢do entre
o ADAF e o disco fino no intervalo 7, ~ 50 — 360. Como mencionamos anteriormente,
a largura do perfil da linha com duplo pico Ha sugere que o valor do raio interno da
regiao emissora de linhas do disco fino estd no intervalo r; ~ 280 — 360Rg. O valor de
ry = 50 inferido nos modelos JDX e MW né&o é inconsistente com o raio interno inferido
a partir da linha Hea, pelo seguinte motivo. Dada a incerteza tedrica relativa ao processo
de fotoionizacao da atmosfera do disco fino externo pelo ADAF interno, é possivel (e até
mesmo esperado) que 1y, = rg < r1, conforme a figura 3.10 ilustra; i.e. haveria condigoes
apropriadas para a producao das linhas de emissao na atmosfera do disco fino a partir do
raio r1, que teoricamente seria maior que rg, embora nao se saiba exatamente o quao maior
ele deve ser (e.g., Chen et al. 1989, Chen & Halpern 1989, Cao & Wang 2006)

Nos modelos AD (fig. 3.6) e MW (fig. 3.9), a emissao no éptico e UV do modelo
excede ligeiramente as luminosidades observadas com o HST. Uma possivel explicacao para
esta pequena discrepancia é a incerteza na quantidade de extingdo e na propria lei de ex-
tingao que afeta o emissao neste intervalo de comprimentos de onda da MS&1. E possivel
que ocorra um grau maior de extingao nesta galdxia, o que causaria um aumento na lumi-
nosidade intrinseca do AGN.

Alguns autores realizaram anteriormente estudos semelhantes ao nosso da SED de
MS81. Quataert et al. (1999) modelaram a SED compilada por Ho (1999) usando um modelo
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“antigo” para o ADAF assumindo 6 = 0.01 e s = 0 (sem a presenca de ventos). Eles
encontraram que este modelo explicava com sucesso a SED desde o éptico até raios X,
porém previa uma luminosidade em radio muito fraca comparada com as observagoes, para
uma taxa de acregao m ~ 0.01 e um raio de transicdo ry; = 100. Nosso modelo ADX §é
semelhante ao modelo de Quataert et al. (1999), porém incorporamos o efeito do vento no
espectro (s & 0.2), e a nossa taxa de acre¢ao é menor devido a diferenga na massa do buraco
negro que usamos (Quataert et al. usaram um valor desatualizado e menor de m). Markoff
et al. (2008) estudaram observagoes de M81 provenientes de uma campanha recente de
observacoes usando varios observatorios. Eles explicaram as observacoes no contexto de um
modelo no qual a emissao é completamente dominada pelo jato em todos os comprimentos de
onda (Markoff et al. ndo levaram em conta a possivel contribui¢ao do escoamento acretivo).
O nosso modelo JDX é semelhante aos resultados de Markoff et al. (2008).

Finalmente, Yuan et al. (2009) utilizaram os modelos ADAF-jato e adotaram uma
metodologia semelhante ao nosso estudo, porém sem incorporar a contribuicao do disco fino.
Os nossos resultados sao semelhantes aos de Yuan et al. (2009), no sentido de que obtemos
que tanto o jato (nosso modelo JDX) quanto a combinacao do jato e ADAF (nosso modelo
MW) sao capazes de explicar a emissao em raios X de M81. No modelo equivalente ao JDX
calculado por Yuan et al. (2009) (ver a figura 4 de Yuan et al.), eles obtém um ajuste do
jato usando p = 1.8, porém argumentam que modelos nos quais p < 2 sao desfavorecidos
pela teoria da producao de choques. Dada a consideravel incerteza tedrica na determinacao
da estrutura dos jatos, é arriscado descartar modelos baseando-se somente no valor de p,
porém notamos que obtivemos um modelo JDX para a SED no qual p > 2. Yuan et al. nao
conseguiram encontrar um modelo dominado pelo ADAF em raios X (ADX) para descrever
a SED de M81. O motivo é que eles se restringiram a valores § = 0.5 nos seus ajustes,
para os quais o espectro previsto pelo ADAF é muito duro em raios X (ver a figura 4 de
Yuan et al. 2009). Como mostramos na figura 3.6, nés obtivemos que um modelo do tipo
ADX é capaz de reproduzir satisfatoriamente a SED observada, desde que adotemos valores
pequenos de § (6 ~ 0.01). O valor de r, ~ 10* adotado por Yuan et al. ndo é consistente
com os vinculos para este raio resultantes da largura do perfil da linha larga com duplo pico
Ha. De qualquer forma, estes autores nao incluiram a contribuicao da emissao do disco fino

truncado na sua modelagem.

3.3.2 NGC 3998

NGC 3998 é uma galdxia espiral (tipo de Hubble SA(r)0) que hospeda um AGN do tipo
LINER 1, com um buraco negro central de massa m = 7.9 x 108, Ly = 1.4 x 1043 erg s~!
e Liol/LEqq = 1 x 1074

A figura 3.11 mostra um modelo ADAF-jato do tipo ADX, como foi descrito na

se¢ao 3.3.1, no qual o ADAF domina completamente a emissdo desde o rddio em 1 mm
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Figura 3.11: Modelo para a SED de NGC 3998 no qual o ADAF domina a emissdo em
raios X (ADX). Parametros do modelo: 7o = 7.2 X 1073, 7oy = 104, 6 = 0.1 e s = 0.4
(ADAF); 1ijet = 1.7 x 1075, p = 2.2, ¢, = 0.01 e g = 1073 (jato).

até raios X, enquanto o jato domina a emissao radio para A > 1 cm. Os parametros do
ADAF s80 thous = 7.2 X 1073, 7oy = 10%, 6 = 0.1 e s = 0.4. Os parametros do jato
S0 Mjet = 1.7 X 1076, p = 2.2, ¢, = 0.01 e eg = 1073, A poténcia do jato é dada por
Pt = 9% 1042 erg s—! (Piet/ Lol = 0.6). Portanto, a poténcia do jato é modesta comparada
com a luminosidade do sistema. A razao rjet/m(3Rs) é dada por 1mje /1 (3Rg) ~ 6 x 1073.
Neste modelo, o raio de transicao é consideravelmente grande, de forma que a importancia
do disco fino na SED ¢ pequena.

Um sistema com um valor menor de ry nao é descartado pelas observacoes. Por
exemplo, a figura 3.12 mostra um modelo ilustrativo para o escoamento acretivo no qual
ree = 500 (os parametros do ADAF foram modificados para rig,, = 1073, § = s = 0.01 para
consisténcia com os dados). Este modelo é consistente com os limites superiores no IR e
reproduz bem o espectro em raios X. Para este valor da taxa de acrecao, o raio de transigao
nao pode ser muito menor que 500Rg, caso contrario a emissao do disco fino truncado iria
exceder os limites superior no IR. Além disso, a auséncia da linha de emissao Fe Ka sugere
que o valor de 7, nao é pequeno, como obtido por Ptak et al. (2004).

A figura 3.13 mostra um modelo do tipo JDX, no qual o jato domina a emissao radio,
6ptico, UV e raios X. Os parametros do jato correspondem a rmje; = 3.5 X 1076, p = 2.01,

€e =0.75 e eg =3 x 107°, com Py = 1.8 x 103 erg s~1. Neste caso, o papel dominante
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Figura 3.12: Modelo para a SED de NGC 3998 no qual o ADAF domina a emissdo em
raios X (ADX). O raio de transi¢ao neste modelo é menor em comparagao com o modelo
da figura 3.11. Parametros do modelo: 1oy = 1072, 7ot = 500, § = s = 0.01 (ADAF); os
parametros do jato s@o os mesmos adotados no modelo da figura 3.11.
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Figura 3.13: Modelo para a SED de NGC 3998 no qual o jato domina a emissdo em raios
X (JDX). Parametros do modelo: 1oy = 4 x 1074, roy = 100, 6 = 0.3 e s = 0.3 (ADAF
+ disco fino); mjey = 3.5 x 1075, p=2.01, . = 0.75 e eg = 3 x 1075 (jato).

que o jato tem na emissao se traduz em uma maior poténcia cinética, que ¢é ligeiramente
maior que a poténcia irradiada (Piet/Lbol = 1.3). Os parametros do escoamento acretivo
S80 Tout = 4 X 1074, i = 100, § = 0.3 e s = 0.3. A razéo Miet/M(3Rg) € mijet/M(3Rg) ~
0.025. Dados os vinculos observacionais disponiveis, a emissao do escoamento acretivo
nao melhora significativamente o ajuste espectral neste modelo, i.e. se nao levassemos em
conta a contribuicdo do escoamento acretivo, somente a emissao do jato explicaria bem os
dados. O valor estimado de ry; = 100 neste ajuste corresponde a um limite inferior para
o raio de transi¢ao, como mencionado anteriormente. Neste modelo espectral, a emissao
sincrotron do jato é ligeiramente menor que as observacoes no éptico-UV do HST. Uma
possivel explicacdo é que haja uma pequena contribuicdo de uma populagao estelar nao-
resolvida nas observagoes do HST, visto que a abertura de 0.”2 do HST corresponde a um
tamanho linear de ~ 10 pc (conforme discutido por Storchi-Bergmann et al. 2005 no caso
do LINER NGC 1097). Observagoes no intervalo 1 mm — 100 pm seriam cruciais para
determinar a importancia da emissao sincrotron do ADAF neste caso.

A figura 3.14 mostra um modelo espectral do tipo MW (6 = s = 0.3), no qual o jato
e 0 ADAF contribuem com intensidades semelhantes no 6ptico-UV e em raios X. No ajuste
que mostramos, o ADAF é um emissor ligeiramente mais intenso de radiacdo UV que o

jato, enquanto o jato é um emissor um pouco mais forte de raios X que o ADAF. Para um
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Figura 3.14: Modelo para a SED de NGC 3998 no qual 6 = s = 0.3 (pardmetros da Sgr
A*). Parametros do modelo: 1oy = 2 X 1073, ryp = 500, 6 = 0.3, s = 0.3 (ADAF + disco
fino); mjer = 3.5 X 1075, p =2.01, €. = 0.55, eg = 3 x 1077 (jato).

conjunto diferente de parametros, é possivel encontrar um modelo no qual o ADAF é um
emissor mais intenso de raios X. Os parametros do escoamento acretivo sao Moyt = 2 x 1073,
ree = 500, 0 = 0.3 e s = 0.3. Os parametros do jato relativistico sao s = 3.5 x 1076,
p=201,¢e =055eep=3x107°, com a razio mje/m(3Rs) ~ 0.01. Isto implica que 1%
da massa acretada pelo buraco negro é transferida para o jato.

Em suma, para explicar a emissao em raios X, dois cendrios bésicos sao possiveis:
um no qual o ADAF domina completamente a radiagdo em altas energias (ADX, figura
3.11) e outro no qual o jato domina esta emissao (JDX, figura 3.13). Por construcao, ¢é
possivel também obter um ajuste espectral no qual o jato e o ADAF contribuem em raios
X com intensidades semelhantes, como é o caso do modelo MW apresentado (figura 3.14).
Em todos os casos, o jato é o mecanismo dominante de emissdo radio, o ADAF é a principal
fonte de radiacao no intervalo espectral 1 mm - 100 um, e os dados no intervalo ~ 10um
- ~ 1pm ndo permitem obter vinculos satisfatérios para o raio de transicido entre o ADAF
e o disco fino. Assim, os resultados da modelagem da SED de NGC 3998 sao bastante
semelhantes aos inferidos para M81.

Da mesma forma como foi o caso de M&81, nossos resultados sao analogos aos obtidos
por Yuan et al. (2009). Eles obtiveram um modelo JDX para a SED porém com o valor

de p = 1.8 (ver figura 4 do artigo referido), enquanto no nosso modelo JDX obtivemos
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p ~ 2. Eles descartaram a hipétese da validade de um modelo ADX para NGC 3998 pois
adotaram 0 = 0.5, que resulta em espectros em raios X muito duros comparados com as
observacoes do Chandra. Obtivemos que usando § = 0.1 pudemos reproduzir bem a SED
com um modelo ADX, levando em conta a presenca de um vento no ADAF. Finalmente,
eles derivaram um ajuste para a SED semelhante ao nosso modelo MW ao adotarem um
valor elevado de ¢ (figura 4 de Yuan et al. 2009). A SED deste LINER também foi estudada
anteriormente por Ptak et al. (2004). Nés confirmamos os principais resultados do trabalho
deles, em particular Ptak et al. (2004) obtiveram um ajuste semelhante ao nosso modelo
ADX. Eles também usaram um modelo fenomenolégico para a emissao do jato (uma lei de
poténcia parametrizada), e argumentaram que um modelo do tipo JDX seria possivel, o que

nds comprovamos nesta segao.

3.3.3 MB87 (NGC 4486)

M87 (NGC 4486) é uma galdxia eliptica gigante (tipo de Hubble E0-1) que hospeda um
LINER 2. Ela é a galdxia cD do aglomerado de galaxias Virgo, com m = 3 x 10%, Lpo =
9.8 x 10" erg s™! e Lyo/Lgaqa = 7 x 1075, Di Matteo et al. (2003) previamente calculou
a taxa de acrecao de Bondi de M87 usando dados em raios X do Chandra e obteve que
MBondi = 1.6 x 1073, que é um vinculo importante para a estimativa de 1oy a partir do
ajuste da SED. Biretta et al. (1999) analisou observagoes feitas com o HST do jato da M&7
e estimou que I'; > 6 e 10° < i < 19°. Baseado nos resultados de Biretta et al. (1999), nds
adotamos na nossa modelagem do jato os pardmetros I'; = 6 e i = 10°. A poténcia cinética
média transportada pelo jato é estimada como estando no intervalo 1043 —10* erg s~! (e.g.,
Bicknell & Begelman 1999, Owen et al. 2000, Allen et al. 2006), portanto a poténcia do jato
estimada nos nossos modelos deve estar dentro deste intervalo.

A figura 3.15 mostra um modelo ADAF-jato no qual o ADAF domina a emissao no
6ptico-UV e raios X (ADX), enquanto o jato domina a emissao radio como é de costume.
Os parametros do escoamento acretivo que inferimos sdo Moy = 5.5 x 1074, ry = 104,
0 = 0.01 e s = 0.1. Os parametros do jato sao 1ije; = 5 X 1078, p = 2.6, e = 1073 e

ep = 8 x 1073, A poténcia do jato é dada por Pt = 6.8 X 102 erg s71

, com Piet/Lpol &
6.9. Dadas as incertezas que envolvem a estimativa dos parametros do jato a partir do
ajuste espectral, este valor é consistente com o intervalo de poténcias inferido a partir da
energia depositada pelo jato no seu ambiente, mencionada no pardgrafo anterior. A razao
Miet /T (3Rs) é 1hjet/M(3Rs) ~ 2 x 1074, O espectro previsto pelo ADAF ¢ levemente
menor que a luminosidade observada no 6ptico e IR-préximo, o que pode ser explicado pela
possivel contribuicdao de uma populacao estelar, como discutimos anteriormente no caso de
MS81 (§3.6).

A linha tracejada na figura 3.16 mostra um ajuste espectral do jato que descreve

bem as observagoes em radio e raios X (modelo JDX), embora ele ndo consiga reproduzir
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Figura 3.15: Modelo ADX para a SED de M&7. Parametros do modelo: 7oyt = 5.5 X 1074,
Tout = 104, 6 = 0.01 e s = 0.1 (ADAF); 1jep =5x 1075, p=2.6, e, =103 e g =8 x 1073
(jato).

exatamente os dados no 6ptico-UV, assim como ocorreu para o modelo ADX descrito no
pardgrafo anterior. Os parametros do jato sao mje; = 6 x 1078, p =23, e = 1073 ¢
eg = 8 x 1073, com Py = 8.2 X 10%2 erg s te Pjet/Lbol ~ 8.4. P concorda com o
intervalo de poténcias inferido por outros autores independemente, levando-se em conta
as incertezas tedricas associadas no ajuste. Percebemos que neste modelo a inclusao da
emissao do ADAF nao iria contribuir para melhorar significativamente o ajuste da SED.
A figura 3.17 mostra um modelo ADAF-jato calculado usando os parametros de Sgr
A* (modelo MW). O espectro do ADAF é muito duro em raios X para reproduzir sozinho o
espectro, como ¢é o caso dos dois LINERs que apresentamos anteriormente. Percebemos que
o jato é a componente que domina a emissao em raios X no intervalo 2-10 keV, enquanto
o ADAF ¢ a principal fonte de emissao para E > 10 keV. No que concerne a importancia
ADAF /jato em relagao a radiacao em raios X observada, podemos concluir que o modelo
MW para M87 implica o caso JDX. O primeiro pico gerado pela Comptonizacao no ADAF,
localizado no intervalo espectral ~ 1000 A —0.1 keV, ajuda a melhorar a concordancia entre
o modelo e as observagdes UV, em comparagdo com os modelos ADX e JDX apresentados
antes. Os parametros que caracterizam a acrecao sao Moyt = 4 X 1074, 7y = 10t e § =

s = 0.3. Os parametros do jato sao os mesmos usados para calcular o modelo JDX, com a
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Figura 3.16: Modelo JDX para a SED de M87. Parametros do jato: mje; = 6 X 1078,
p=23¢€=103ecep=8x1073.

pequena diferenca de que neste modelo p = 2.33. A razao mjet/m(3Rg) é mijer/m(3Rg) ~
0.002.

O fato de que a taxa de acrecao derivada na nossa modelagem é menor que a taxa
de acrecao de Bondi derivada por Di Matteo et al. (2003) nao é uma surpresa. A taxa de

acrecao no modelo ADAF 1y relaciona-se com mp,n,q; através da equacao
Mout ~ QM Bondis (35)

pois a velocidade radial no ADAF é menor por um fator a que a velocidade no escoamento
de Bondi devido ao suporte rotacional (Narayan & Yi, 1995b). Portanto, para as mesmas
condigoes de contorno (i.e. densidade e temperatura do plasma) no raio externo do ADAF,
esperamos que a condicao Mmeut < MBond; S€ja satisfeita.

E importante contextualizar os nossos modelos com trabalhos semelhantes realizados
previamente. Di Matteo et al. (2003) modelaram a SED de M87 usando um modelo ADAF
para diferentes valores de J, mas sem incluir um vento (i.e. s =0). Di Matteo et al. (2003)
obteve que a emissao do ADAF sem ventos reproduz aproximadamente a SED com taxas de
acregao consistentes com a estimativa de Bondi. O nosso modelo ADX é semelhante ao de
Di Matteo et al. (2003), porém ele leva em conta a presenga de ventos, conforme indicado
pelas simula¢oes numéricas. Yuan et al. (2009) por outro lado tentaram modelar a SED

usando um modelo ADAF com § = 0.5, porém como foi o caso para M81 e NGC 3998,
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Figura 3.17: Modelo MW para a SED de M87. Parametros do modelo: 7igy = 4 x 1074,
ryy =101, § = s = 0.3 (ADAF); 1jet =6 X 1078, p=2.3, ¢, = 1073 e e5 = 8 x 1073 (jato).

nao conseguiu realizar tal ajuste com sucesso devido a “dureza” do espectro em raios X do
ADAF (como discutimos no final das segoes 3.3.1 e 3.3.2). Eles por outro lado ajustaram
com sucesso um modelo do tipo JDX (ver a figura 3 de Yuan et al. 2009), como nés fizemos,
usando valores diferentes dos parametros do jato (por exemplo, Yuan et al. utilizaram

p = 2.5 ao invés do valor p = 2.3 que nds usamos).

3.3.4 NGC 4594 (Sombrero)

NGC 4594, também conhecida como a galdxia Sombrero, é uma galaxia espiral de tipo de
Hubble SA(s)a, que hospeda um LINER 2. A massa do buraco negro central é m = 3.2x 102,
Lyol = 4.8 x 104 erg s71 e Lyo1/LEqq = 1075, Pellegrini (2005) analisou observacoes em
raios X do Chandra deste AGN e derivou a taxa de acrecao de Bondi mipong; = Zf(fg x 1073
a partir da densidade e temperatura do plasma medidas.

A figura 3.18 mostra um modelo ADAF-jato do tipo ADX calculado para NGC 4594,
no qual o ADAF domina completamente a emissdo desde IR até raios X, e é consistente
com os dados disponiveis. O jato domina a emissao rddio e contribui apenas fracamente
A luminosidade em raios X. Os parametros inferidos para o ADAF so gy = 6.3 x 1073,
Tout = 10%, § = 0.01 and s = 0.3. O valor de 7hponq; ¢ consistente com o valor de Mmpopd;
estimado por Pellegrini (2005). Podemos notar que um raio de transi¢do muito menor é

possivel, como a figura 3.19 mostra. Esta figura mostra um modelo ADAF + disco fino
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Figura 3.18: Modelo ADX para a SED de NGC 4594. Parametros do modelo: 1ot =
6.3 x 1073, rout = 104, § = 0.01 e s = 0.3 (ADAF); 1jet =9 x 1077, p=2.3, ¢, =5 x 1073
e eg = 0.03 (jato).

para o qual Moy = 9.1 x 1074, ry = 300, 6 = 0.01 e s = 0.1, que também é consistente
com as observagoes. Os parametros do jato cujo espectro é mostrado nas figuras 3.18 e 3.19
80 Mijet = 9 X 1077, p = 2.3, ¢ = 5 x 1073 e eg = 0.03, com Py = 1.9 x 102 erg s7*
(Piet/Lbol & 4) € mijet/m(3Rg) ~ 1.6 x 1073.

A figura 3.20 mostra um modelo espectral do jato que reproduz bem toda a SED,
i.e. modelo do tipo JDX. Os parametros do jato sao mje; = 4.5 X 1077, p=2.01,e.=08¢
ep =3x 1072, com Py = 8.4 % 102 erg s~ e Piet /Lol = 4. Na mesma figura nés também
mostramos um modelo ADAF calculado com gyt = aipondi = 6 X 1074 (consistente com
a taxa de acrecdo de Bondi), raio externo 7oy = 10* e seguindo o cendrio MW (§ = s =
0.3). Percebemos que a contribuigdo do ADAF neste caso s6 é significativa nos intervalos
~ 1 mm — 100 gm e 1000 A — 0.1 keV, e nas demais bandas a importancia da radiaco
do ADAF é pequena comparada com a do jato. Ademais, a forma espectral em raios X
prevista pelo ADAF néo é consistente com o espectro observado. Isto nos permite concluir
que de acordo com o cenario MW o jato domina a emissao em raios X deste LINER, ou seja,

o cendrio MW implica o cendrio JDX. Para este modelo, obtemos 7ijet /i (3Rg) ~ 9 x 1073.
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Figura 3.19: Modelo ADX para a SED de NGC 4594. Parametros do modelo: 1o =
9.1 x 1074, rp, =300, 6 =0.01 ¢ s = 0.1 (ADAF); 1ijer = 9 1077, p=23, e =5x10"3
e eg = 0.03 (jato).
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Figura 3.20: Modelo JDX (MW) para a SED de NGC 4594 (ver texto). Parametros do
modelo: 7oy = 6 x 1074, 1y, = 104, § = s = 0.3 (ADAF); 1mjer = 4.5 x 1077, p = 2.01,
€. = 0.8 e eg = 0.03 (jato).
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3.3.5 Relacoes entre a acrecao e ejecao da amostra

Nesta secao estudamos as possiveis correlacoes entre a emissao do escoamento acretivo e
a do jato, inferidas das observactes da emissdao compacta dos LINERs da nossa amostra.
Também verificamos possiveis relagoes entre as propriedades da acrecao e ejecao, inferidas
a partir da nossa modelagem das SEDs.

Comegamos tentando responder as seguintes perguntas: os 35 LINERs da amostra de
Eracleous et al. (2009) possuem caracteristicas tipicas da populagao geral de AGNs de baixa
luminosidade, no que concerne a sua emissao compacta? Uma maneira de responder esta
pergunta é verificar se a emissao compacta destes LINERs obedece ao “plano fundamental
da atividade dos buracos negros”, derivado simultaneamente por Merloni et al. (2003) e
Falcke et al. (2004) a partir das observacoes de mais de cem AGNs e também buracos
negros estelares (bindrias em raios X) (ver também a discussdo relacionada em Kording
et al. 2006). Este plano é definido no espago tridimensional (log Lg,log Lx,log M) pela
equagao

logLr = (0.67011)logLx + (0.7815-44)log (z\%) +7.337505, (3.6)
onde Lp corresponde a luminosidade radio em 5 GHz, Lx é a luminosidade integrada em
raios X no intervalo 2-10 keV (ambas luminosidades se referem a emissao compacta, nao-
resolvida, do AGN) e M é a massa do buraco negro. Reproduzimos na figura 3.21 a figura 5
de Merloni et al. 2003, que mostra uma representacao bidimensional do plano fundamental.

Para construir um grafico semelhante ao da figura 3.21 contendo os LINERs da
amostra de Eracleous et al. (2009), selecionamos somente os objetos que possuem medidas
da massa do buraco negro e da emissao compacta em radio. Tal critério nos deixa com
30 LINER da amostra original de Eracleous et al. A figura 3.22 mostra a versao do plano
fundamental calculada para os LINERs desta amostra. Os circulos pretos correspondem aos
24 objetos que possuem um bom espectro em raios X, enquanto os circulos brancos denotam
os 6 objetos que nao apresentam um espectro em raios X de qualidade suficiente (ver §3.1). A
linha corresponde ao plano fundamental definido pela equagao 3.6. As setas indicam fontes
que possuem somente limites superiores em radio ou raios X, e a estrela corresponde a Sgr A*
para comparacao. Podemos inferir da figura 3.22 que os LINERs da nossa amostra obedecem
bastante bem ao plano fundamental da atividade dos buracos negros sub-Eddington. Desta
forma, os objetos que estudamos s@o representativos da populacao geral de LLAGNSs, no
que concerne a sua emissao compacta.

Uma vez confirmada a expectativa de que os LINERs da nossa amostra possuem pro-
priedades representativas da populagao dos LLAGNs em geral, passamos a estudar possiveis
correlacoes existentes entre as propriedades do escoamento acretivo e do jato, a partir dos
nossos modelos. Hoje em dia um grande ntmero de artigos e conferéncias tém sido dedi-

cado ao estudo dos processos de feeding e feedback nos buracos negros supermassivos, i.e.
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Figura 3.21: Representagao 2D do “plano fundamental da atividade dos buracos negros”,
que engloba buracos negros estelares e supermassivos. A linha mostra a equagao 3.6, obtida
a partir do ajuste aos dados. Figura extraida de Merloni et al. (2003).
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Figura 3.22: Os LINERs da nossa amostra e o plano fundamental dos buracos negros de
Merloni et al. (2003). Os circulos pretos correspondem aos 24 objetos com um bom espectro
em raios X, enquanto os circulos brancos denotam os 6 objetos cujos dados em raios X sao
incertos (ver §3.1). A linha corresponde ao plano fundamental definido pela equagao 3.6.

As setas indicam fontes que possuem somente limites superiores em radio ou raios X, e a
estrela corresponde a Sgr A*.
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a alimentacao destes buracos negros e o impacto que os jatos e outflows tém no ambiente
ao redor do AGN. A nossa amostra de LINERs modelados é um 6timo laboratério para
estudar estas questoes, ja que dispomos tanto das taxas de acrecao de gas, taxa de ejecao
de gés no jato, poténcia dos jatos etc, inferidas a partir dos modelos. Também dispomos de
outras propriedades observacionais destes LLLAGNs tais como a luminosidade bolométrica,
razao Lpo/Lggq etc. Nosso objetivo nos pardgrafos que seguem é langar luz sobre possiveis
relacoes entre Ly, M e ]\}_fjet, fazendo uso dos resultados da modelagem das SEDs da nossa
amostra. Para tornar a nossa discussao mais clara, daqui por diante denominaremos o

parametro 1oyt (taxa de acre¢ao no raio externo do ADAF) de 7y,
min = mouta (37)

para tornar mais nitida para o leitor a distingao entre 1mqys € 1jet, cujos significados fisicos
sao completamente diferentes.

Como descrevemos anteriormente e iremos discutir na segao 3.4, existem trés possiveis
tipos de cendrios fisicos que sao consistentes com as SEDs modeladas: ADX (ADAF domina
emissao raios X), JDX (jato domina raios X) e por construgao é possivel também um cendrio
no qual o ADAF e jato contribuem com intensidades similares em raios X. Inferimos que de
fato este é caso se fixarmos alguns dos parametros que caracterizam a estrutura do ADAF
nos valores inferidos a partir da SED de Sgr A* (§ = s = 0.3), cendrio que denominamos
de MW na secao 3.3.1. Cada cendrio fornece conjuntos de valores diferentes de M, e Z\'Ijet.
Nos escolhemos analisar os resultados obtidos a partir da classe de modelos MW, que é
o tipo de modelagem efetuado também por Wu et al. (2007), Yuan et al. (2009), j& que
estes autores adotaram valores similares de d e s na sua modelagem. Desta forma, podemos
comparar nossos resultados com os destes autores.

Os valores de Lyo e M (necessdrio para calcular Lgqq) constam nas tabelas 3.1 e
3.2. Os valores de iy, Mjet € Piet utilizados nos nossos modelos podem ser conferidos nas
tabelas 3.3, B.1 e B.2. No caso do objeto NGC 4374, para o qual estimamos os parametros
com base em dois modelos com raios de transicao diferentes, nés adotamos como valores
dos parametros a média dos dois modelos. Na andlise a seguir, tomaremos o cuidado
de estudar as varidveis escalonadas em termos da luminosidade de Eddington (massa do
buraco negro). Tomamos este cuidado para evitar introduzirmos correlagoes espurias entre
as variaveis, criadas pela dependéncia comum dos parametros em relacao a M devido a
fisica dos modelos da emissao do ADAF e do jato.

A figura 3.23 mostra a relagao entre a luminosidade bolométrica e a taxa de acregao
dos LINERs que modelamos. Nesta figura, cada circulo representa um dos nossos objetos
modelados. As cruzes representam os resultados inferidos por Yuan et al. (2009) na sua
modelagem das SEDs de 16 LLAGNSs, e os quadrados representam os resultados obtidos por
Wu et al. (2007) na modelagem das SEDs de 8 radio galdxias FR I que hospedam LLAGNs.
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Figura 3.23: Relagao entre Lyo/LEdq € min, onde a taxa de acregao foi obtida dos modelos
MW apresentados nas secoes anteriores. Circulos correspondem aos resultados da nossos
modelos, enquanto os quadrados e cruzes sao os resultados obtidos por Wu et al. (2007) e
Yuan et al. (2009) respectivamente. A linha mostrada corresponde & previsao do modelo
ADAF cléssico dada pela equacdo 3.8.

Para fins ilustrativos, adotamos que um erro de um fator de dois afeta as estimativas de
Lyo1/LEaq, 0 que é razodvel dada a incerteza na determinacao das distancias destas galaxias,
o erro associado a interpolacao das SEDs/fator de corregdo bolométrico e a incerteza na
determinacao da massa do buraco negro. No caso do erro afetando m;,, adotamos que este
erro corresponde a um fator de trés (=~ 0.5 dex na escala logaritmica), o que verificamos que
também é razodvel nos nossos ajustes, dada a incerteza na determinacao de ry, (que afeta
Min j& que hd um certo grau de degenerescéncia entre estes dois pardmetros) e a prépria
incerteza na distancia das galdxias, que afeta a conversao de fluxos em luminosidades.

A figura 3.23 indica que a tendéncia geral dos resultados dos nossos modelos é seguida
também nos ajustes de Wu et al. (2007), Yuan et al. (2009), como era de se esperar dada a
semelhanga na metodologia de modelagem entre estes trabalhos e a nossa. A linha tracejada
mostra a relacdo esperada calculada usando o modelo ADAF assumindo § = 0.01 e s =0

para simplicidade (versao antiga do modelo, Narayan & Yi 1995a), que resulta em

Lapar <@>2. (3.8)

Lyaq a

Dada a boa concordancia entre a previsao do modelo (adotando o = 0.3) e os resultados,

podemos concluir que a correlacao mostrada na figura 3.23 obtida dos nossos resultados
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meramente ilustra uma propriedade do modelo: a relacao entre a luminosidade liberada
mediante acrecdo e a taxa de acregdo. Os desvios dos resultados em relagdo a previsao
tedrica se devem ao fato de que nem toda a luminosidade observada é emitida no ADAF;
uma parte consideravel dela origina-se no jato e também no disco de acre¢ao fino nos modelos
MW. Embora o modelo simples que adotamos para Lapar nao leve em conta o aumento no
valor de 0 e a presenca de ventos que incorporamos na nossa modelagem, acreditamos que
a equacao 3.8 é uma boa aproximacao do caso em que § = s = 0.3, j4 que um aumento no
valor de d (e consequente aumento na eficiéncia radiativa do escoamento) é compensado pela
diminuicao na quantidade de gds no escoamento devido a remocao de massa pelos ventos
(aumento de s).

Convém fazer um comentério sobre a eficiéncia radiativa tipica do ADAF. De acordo

com a equacao 3.8, a eficiéncia radiativa do ADAF é dada pela expressao

m
napar ~ 0.1, (3.9)

que resulta em napar ~ m para o = 0.3. Desta forma, a eficiéncia radiativa do escoamento
acretivo decresce & medida que a taxa de acrecdo diminui, no aproximacao adotada para
derivar a equacao 3.8.

A figura 3.24 mostra a relacao entre Lyo1/Lrdd € Piet/LEdd, cujos dados foram obtidos
da mesma maneira que na figura 3.23. Assumimos que o erro afetando o valor de Piet/LEdd
corresponde a um fator de dez (1 dex na escala logaritmica). Tal incerteza na determinagao
deste parametro é elevada, porém dado o alto grau de degenerescéncia entre os parametros
do jato e o seu efeito no espectro, preferimos superestimar o erro ao invés de correr o risco de
subestima-lo. Neste grafico, é notdvel a presenca de um ponto que se destaca em relacao aos
demais devido a sua baixissima razao de Eddington. Tal ponto corresponde a galdxia NGC
3379, que é galdxia da amostra de Eracleous et al. (2009) com o menor valor de Lyo/LEdq.
Também notamos que os valores obtidos por Wu et al. (2007), Yuan et al. (2009) seguem a
tendéncia geral dos nossos resultados.

A linha com tragos curtos na figura 3.24 mostra a correlagdo empirica entre Ly /Lpdqq
€ Piet/Lgaa estimada por Merloni & Heinz (2007). Merloni & Heinz (2007) estudaram uma
amostra de quinze LLAGNs (incluindo as nove galdxias elipticas gigantes estudadas por
Allen et al. 2006, que modelamos no capitulo 2) cujos jatos criam cavidades no gas emissor
de raios X ao redor do AGN. As poténcias dos jatos foram estimadas da mesma forma que
Allen et al. (2006), a partir da energia depositada pelos jatos nas cavidades, e da escala
de tempo necessaria para crid-las. A luminosidade bolométrica foi estimada por Merloni et
al. a partir de Ly, usando um fator de correcao bolométrico para converter Lx em Lypg:
Lyo = 5Lx. A correlagao de Merloni & Heinz (2007) (daqui por diante M07) é dada pela
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Figura 3.24: Relagao entre Lio)/Lgdqa € Piet. Os pontos desta figura seguem a notacao da
figura 3.23.

equagao

P, Lo
log ( jet > = (0.49 + 0.07) log < bol > — (0.78 £ 0.36). (3.10)
Lgaq Lgaq

Como se pode ver na figura, a correlagao empirica dada pela equagao 3.10 é marginalmente
consistente com os nossos resultados, levando em conta as incertezas associadas. Devemos
atentar ao fato de que a correcao bolométrica adotada por Merloni et al. é menor do
que a inferida por Eracleous et al. (2009), que corresponde a 30. Corrigindo a correlagao
de MO7 levando em conta o fator estimado por Eracleous et al., a correlacdo torna-se
log(Piet/Lrdda) = 0.4910g (Lol /LEdd) —0.4£0.36. A correlagao corrigida de MO7 é mostrada
na figura 3.24 como a linha com tracos longos. Constatamos que esta correlagiao corrigida
concorda relativamente melhor com os nossos resultados.

Para inferir possiveis correlagoes subjacentes nos resultados apresentados na figura
3.24, realizamos um ajuste linear aos dados. Utilizamos dois métodos diferentes para realizar
este ajuste linear: FITEXY e BCES. O método FITEXY (Press et al., 1992) estima os
parametros de uma reta que ajusta os dados, incluindo erros em ambas as coordenadas
usando um método de minimizacdo da funcao x?. FITEXY é um algoritmo “simétrico”, no
sentido de que ele nao assume uma variavel dependente e outra independente. O método
BCES (Akritas & Bershady, 1996) ajusta uma reta levando em conta o erro em ambas as
coordenadas usando erros correlacionados bivariados, e incorpora a presenca de possivel

espalhamento intrinseco nos dados.
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A linha continua na figura 3.24 mostra o ajuste linear aos nossos resultados (descon-
sideramos os dados de Wu et al. 2007, Yuan et al. 2009 no nosso ajuste) usando o algoritmo
FITEXY, que resulta nos parametros A = 0.39 + 1.4 ¢ B = 0.96 + 0.29, onde definimos
a reta como y = A 4+ Bx e os erros nos parametros correspondem a lo. O x? é dado por
x% = 5.66 para 14 graus de liberdade, que corresponde a um desvio médio em relacio ao
melhor ajuste de o[log(Piet/Lgdaa)] = 0.44 *. Percebemos que o ajuste com FITEXY ¢
bastante diferente da correlacao de MO07, pois ele da consideravel importancia ao ponto de
menor luminosidade da amostra (NGC 3379). Um aspecto interessante do ajuste FITEXY
¢é que ele é bastante semelhante a um modelo simples no qual a poténcia do jato excede a
luminosidade bolométrica por um fator de 5, i.e. Pjet = 5L (ver a linha ponto-traco na
figura). A linha pontilhada na figura 3.24 mostra o ajuste linear realizado com o algoritmo
BCES (desconsiderando os dados de Wu et al. 2007, Yuan et al. 2009), que resulta nos
parametros A = —1.8 £2.3 e B = 0.51 £ 0.47 (o desvio médio em relagdo ao melhor ajuste
¢ o[log(Piet/Lraa)] = 0.78). Percebemos que este ajuste é consideravelmente diferente do
ajuste realizado com FITEXY, pois confere menor importancia ao ponto de menor lumi-
nosidade. O resultado do método BCES ¢ sensivelmente dependente do erro assumido nas
variaveis. Por exemplo, ao diminuirmos o erro assumido, o resultado do método BCES
aproxima-se gradativamente do resultado do método FITEXY. E inegavel a semelhanca
entre a declividade da reta resultante do ajuste BCES e a que provém da correlacao de
MO7; de fato, a declividade resultante do nosso ajuste (B = 0.51 4+ 0.47) concorda muito
bem com a declividade da correlagdo de Merloni et al. (B = 0.49 £ 0.07) dentro da incer-
teza do ajuste. Fisicamente, isto sugere uma relagdo Piet/Lgdd o (Lot /Lgqq)'/? entre a
poténcia dos jatos e a luminosidade bolométrica para LLAGNs. Da mesma forma, dentro
do erro resultante do ajuste linear BCES, a normalizacao da relagao (i.e., A = —1.8 £ 2.3)
obtida a partir dos nossos resultados concorda com a normaliza¢ao obtida por Merloni et al.
(A= -0.78£0.36). O acentuado erro no valor de A que obtemos reflete a grande incerteza
associada na determinaca@o de ey a partir dos nossos ajustes espectrais (ver equagao 3.3).
O coeficiente de correlagao linear de Pearson (teste estatistico paramétrico; Press et al.
1992) para os nossos resultados neste caso ¢ r = 0.81, o que implica uma forte correlagao
(notando que r = 1 implicaria uma perfeita correlacao linear enquanto » = —1 implicaria
uma perfeita anticorrelacao). J& o coeficiente de correlagao de Spearman (teste estatistico
nao-paramétrico; Press et al. 1992) resulta em p = 0.6 (novamente, —1 < p < +1), com a

probabilidade da hipdtese nula (auséncia de correlagao) de 0.01.

*Lembramos que a defini¢do do desvio médio em relagdo ao melhor ajuste é (e.g., Bevington 2003)

1 N
N72Z(yi*A*Bﬁ?¢)27

onde o indice i refere-se aos dados e N é o numero de pontos disponiveis nos dados.

2
o =
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A figura 3.25 mostra as relagoes iy, — Piet € Thin — et obtidas a partir dos nossos
resultados. Estas duas relacoes sao equivalentes uma a outra, visto que Piet € mjey estao
relacionados através da equacao Piet = ]\Zjet(I’j —1)c?, onde adotamos na nossa modelagem
I'; = 2.3 exceto para NGC 4278 e M87, para os quais estimativas independentes da velo-
cidade das particulas no jato resultam em I'; ~ 1.5 (Giroletti et al., 2005) e ~ 6 (Biretta
et al., 1999), respectivamente. A linha continua na figura mostra o ajuste FITEXY (desvio
médio dos dados em relacao ao modelo de o[log(Pet/Lrdd)] = 2), que resulta numa forte
correlagdo entre as varidveis ja que ele da forte peso ao ponto de menor luminosidade e
poténcia do jato. Por outro lado, o ajuste BCES (desvio médio dos dados em relagao ao
modelo de ollog(Pict/Lrdd)] = 1.1) revela que haveria uma correlagdo muito fraca ou ine-
xistente entre a acrecao e ejecao. O coeficiente de correlagao linear de Pearson neste caso é
r = 0.36; o coeficiente de correlagdo de Spearman resulta em p = 0.28 com a probabilidade
da hipdtese nula (auséncia de correlagao) de 0.30. Tais testes estatisticos bem como o resul-
tado do ajuste BCES indicam que a correlacao 1hin — Piet (0U 1y — 1hiet) € bastante fraca,
i.e., nos resultados da nossa modelagem h& pouca ou nenhuma evidéncia de correlagao entre
a taxa de acrecao e a taxa de ejecdo (o que indica que a forte correlacdo linear sugerida
pelo ajuste de FITEXY é um resultado artificial). Seria necessédrio no futuro modelar mais
objetos com luminosidades semelhantes a NGC 3379 para confirmar que nao ha correlagao.
Os resultados de Wu et al. (2007), Yuan et al. (2009) também parecem indicar que nao hé
correlacao clara entre 1, € Pit.

E importante mencionar que estas variaveis foram inferidas a partir da modelagem
das SEDs, e seus valores portanto sao dependendetes dos modelos espectrais adotados. E
possivel que na natureza exista uma correlacao entre estas varidveis, mas como no decorrer
dos ajustes espectrais nao adotamos qualquer prescricao para a variacao relativa entre iy
e ey € mesmo assim obtivemos sucesso na modelagem das SEDs, isto é refletido nos resul-
tados mostrados na figura 3.25. De fato, outros autores encontraram correlagdoes empiricas
entre a poténcia do jato e a taxa de acregao, como descrevemos no capitulo 2 (e.g., Allen
et al. 2006). Para efeito de comparacao com os nossos resultados, a linha com tragos curtos
na figura 3.25a mostra a correlacdo empirica dada pela equagao 2 de M07, que é uma versao

atualizada da correlagao previamente encontrada por Allen et al. (2006),

P, Pgonai
log [ =4 ) = (1.6194) log [ =224 ) + (1.2419), (3.11)
Lgaa ' Lgaa '
onde adotamos M, ~ Mpondi, lembrando que Pgongi = 0.1 Mpongic® de forma que Pgopai /Lgdaq =
Min. A linha com tragos longos por outro lado mostra a correlaggo de M07 corrigida levando
em conta o fato de que o modelo ADAF implica M, ~ aMponai, onde adotamos a = 0.3. A

correlagao corrigida resultante corresponde a log(Piet/Lrdq) = 1.61og(rin) 4+ 2. De acordo
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0.6

com esta correlagao corrigida, a eficiéncia cinética do jato ¢ dada por njey = 1070;;°,

o0 que re-
sulta em 7n;e; ~ 0.16 para 1, = 1073, o que é uma eficiéncia apreciavel. A linha traco-ponto
na figura 3.25a por outro lado mostra um modelo simples no qual 1% da massa que adentra
o raio externo do ADAF ¢ convertida em energia cinética dos jatos, i.e., Pt = 0.01Min 2.

A partir da correlacdo Piet/Ldd — PBondi/LEdd de MO7 (equacao 3.11), é possivel
estimar uma relacao aproximada entre 7hje; € 7hin, algo que nao foi notado por Merloni
& Heinz (2007). O raciocinio para encontrar a relagao entre as taxas de acrecao e ejegao

consiste em expressar a poténcia do jato como

Pjet

T = 10(Ty — L)river, (3.12)
Edd

assumindo um valor médio plausivel de I';, e expressar a “poténcia de Bondi” como

PBondi o Min

= . 3.13
Lgaq o (3.13)

Usando as equacoes acima e adotando os parametros a = 0.3 e I'; = 2.3 como fizemos na

nossa modelagem das SEDs, obtemos

log mjet = [0.2 —log(I'; — 1) —log a] + 1.61og iy, = 0.6 + 1.61og 1in, (3.14)

0.6

que também pode ser expressa como 7hje; = gjmin onde q; ~ 4rm;°. Tal equacao implica
qj ~ 0.06 para m = 1073, Para efeito de comparacio com os nossos resultados, a equacio
3.14 esta graficada na figura 3.25b como a linha trago-ponto. A mesma figura também mos-
tra um modelo simples no qual uma fracao fixa de 0.1% da taxa de acregao é canalizada no
jato (linha tracejada). Como discutimos anteriormente, nossos resultados ndo apresentam
indicio claro de correlacao entre mije; e 1.

Lembramos que nas andlises realizadas nés comparamos uma quantidade inferida
diretamente a partir das observagoes, Ly, com quantidades inferidas a partir da modelagem
das observagoes, 1 e 1ijet, que portanto sao dependentes dos modelos espectrais adotados.
Temos sempre que tomar o cuidado de que possiveis correlagoes inferidas desta forma podem
nao necessariamente refletir correlacoes intrinsecas dos sistemas, mas simplesmente relagoes
entre as varidveis analisadas que sdo consequéncia da fisica dos modelos que utilizamos.
Uma possibilidade no futuro é utilizar as correlagdes empiricas 3.10 e 3.11 obtidas por M07
para impor vinculos sobre a taxa de acregao e rjet, € ver quais as consequeéncias que isto

acarretaria na modelagem das SEDs.
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3.4 Discussao

Neste capitulo apresentamos a modelagem das SEDs dos 17 LINERs selecionados da amostra
de Eracleous et al. (2009). Os LINERs representam os AGNs de mais fraca atividade, e
sdo o elo de ligacdo entre as galdxias normais, cujos nucleos sdo inativos, e os AGNs de
maior atividade. Concluimos que o modelo ADAF, com a contribuicdo da emissdo de um
jato relativistico, explica com sucesso a natureza das fontes centrais de todos os LINERs
estudados. Dadas as massas dos buracos negros centrais e luminosidades da amostra, m ~
107 — 109 e Ly /Lgqq ~ 1078 — 10, obtivemos as taxas de acrecio 1 ~ 1074 - 1072
(consistentes com as estimativas de Bondi quando disponiveis) e raios de transi¢ao r, ~
50 — 10* (ver a tabela B.1). As taxas de ejecio de matéria no jato derivadas situam-se
no intervalo mje; ~ 1078 — 107, o que implica que os valores da poténcia cinética do
jato resultante situam-se no intervalo 1040 — 10%3 erg s! dependendo do modelo adotado,
tipicamente superando a luminosidade bolométrica por um fator de cinco no cenario MW
(figura 3.24). Nossos resultados sugerem que em média uma fracdo de ~ 1073 da taxa de
acrecao ¢ transferida ao jato relativistico e que ~ 1% da energia de repouso associada &
matéria que adentra o raio de acregao é transformada em energia cinética dos jatos (figura
3.25), embora haja uma considerdvel incerteza na determinacao dos parametros do jato a
partir dos ajustes espectrais. Por outro lado, a eficiéncia da conversao da energia de repouso
em radiacdo é < 1073, Estes resultados indicam que AGNs de baixa luminosidade produzem
jatos fortes, nos quais a quantidade de poténcia cinética é consideravelmente maior que a
luminosidade bolométrica, o que confirmaria resultados de estudos anteriores (e.g., Nagar
et al. 2005, Allen et al. 2006, Heinz et al. 2007, Merloni & Heinz 2007, Kording et al. 2008,
Merloni & Heinz 2008).

Convém comparar os nossos resultados dos valores tipicos das taxas de acregao
e ejecao para os LINERs que estudamos, com os valores inferidos para o nicleo quies-
cente da nossa galdxia, Sgr A*. Sgr A* é o um dos principais exemplos de um buraco
negro supermassivo acretando no modo ADAF (e.g., Yuan 2007). A taxa de acregao
inferida a partir da modelagem da SED de Sgr A* com o modelo ADAF resulta em
M, ~ 106 Mg ano~! ~ 1075 Mgqq para m ~ 4 x 10° (Yuan et al., 2003b) (o modelo
de Yuan et al. 2003b se enquadra no cendrio ADX). J4 a modelagem da SED nos moldes
do cenério JDX resulta em rje; ~ 1078 (Yuan et al., 2002a). Ambas estimativas das taxas
de escoamento para Sgr A* situam-se no limiar inferior dos intervalos de valores de My
e ]\%-et que nos inferimos neste trabalho para LINERs. Assim, embora os processos fisicos
operando no nicleo quiescente da nossa galdxia e nos LLAGNs sejam os mesmos, a taxa de
alimentagao do buraco negro central da Via Lactea (e consequentemente a taxa de ejegao
no jato) é menor que os valores caracteristicos de LINERs. Isto suporta a nocao de que
o principal parametro que regula a atividade nuclear nas galdxias é a taxa de alimentacao

do buraco negro central, e a medida que 7 aumenta, passamos dos galdxias quiescentes
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(buracos negros “adormecidos” ou “quasares mortos”) como a Via Léctea até LLAGNS, e
chegando nos AGNs mais luminosos e quasares. O aumento da taxa de acrecao é acompa-
nhado de uma transicao no modo de acrecao e um aumento na eficiéncia radiativa, conforme
as figuras 1.4 e 1.5 mostram.

A partir da nossa modelagem das SEDs, concluimos que cada regido do espectro
é dominada por um determinado processo radiativo que ocorre em uma parte distinta do
escoamento. A emissao radio (A > 1 mm) origina-se principalmente do efeito sincrotron
do jato. A emiss@o no intervalo 1 mm — 100 pum (rddio — infravermelho) é dominada
pela radiagao sincrotron do ADAF. A emissao no intervalo 10 pm — 1 pum (IR — 6ptico)
provém quase que inteiramente da emissdo térmica do disco fino truncado, quando o raio
de transicao entre o ADAF e o disco fino é suficientemente pequeno (R ~ 50 — 500). Isto
explicaria o excesso de emiss@o no IR préximo (“big red bump”) na SED dos LLAGNSs
(figura 1.1). Os dados disponiveis neste intervalo espectral nao descartam a possibilidade
de que em todos os LINERs o raio de transicao seja pequeno, embora em muitos casos seja
dificil estimar com precisdo a importancia do disco fino devido a qualidade dos dados. No
caso em que Ry 2 500 (ou se o disco fino estiver ausente), a radiacdo do disco fino nao é
importante e a emissao no IR é dominada pela radiacao sincrotron do jato. Dada a incerteza
nos parametros que caracterizam a dinamica e microfisica do escoamento, constatamos que
diferentes cendrios fisicos envolvendo o ADAF e o jato sdo possiveis para explicar a emissao
para A < lpm, particularmente em raios X. No primeiro cenério, o espalhamento Compton
inverso dos fétons no ADAF domina completamente a emissao em raios X (e A < lum),
cendrio que denominamos de ADX (ADAF domina raios X). No segundo cendrio, a emissao
sincrotron na base do jato é a principal fonte de raios X, cenario a que chamamos de JDX
(jato domina raios X). Por construcdo, também é possivel um modelo no qual o jato e o
ADAF contribuem com intensidades equivalentes em raios X; isto ocorre quando fixamos
alguns dos pardmetros do ADAF seguindo a modelagem da SED de Sgr A* de Yuan et al.
(2003b, 2006), chamamos este cenario de MW (de Milky Way).

Em suma, usando somente o espectro continuo em raios X e dada a incerteza atual no
conhecimento sobre a fisica dos plasmas no ADAF e jato, é dificil distinguir qual o cenario
fisico que melhor explica a origem da emissao raios X em LLAGNs: ADAF (ADX), jato
(JDX) ou possivelmente uma combinagao de ambos. Obviamente, tais cendrios sao fisica-
mente bastante distintos, ja que o primeiro envolve os processos radiativos associados ao gas
que estd sendo acretado pelo buraco negro (espalhamento Compton inverso num inflow), e
o segundo envolve a radiacao emitida pelo gas que estd sendo expelido (radiagao sincrotron
num outflow). Esta incerteza é um tema recorrente na literatura sobre os LLAGNs (Falcke
& Markoff, 2000, Yuan et al., 2002a, Merloni et al., 2003, Yuan et al., 2003b, Falcke et al.,
2004, Yuan et al., 2009) assim como buracos negros estelares (e.g., Markoff et al. 2005).

Uma vez constatada a degenerescéncia observacional entre os cenarios JDX e ADX, é um
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desafio distinguir entre tais cenarios. Uma possivel maneira de fazer isto é monitorar a va-
riabilidade da emissao radio e raios X e estudar a correlacao da variabilidade da emissao nas
duas bandas, semelhante ao estudo realizado para microquasares (Mirabel et al., 1998). Ba-
seado na fisica da emissao do escoamento, conjecturamos que o atraso entre a variabilidade
em raios X e a emissdo radio seja consideravelmente maior no cenario ADX que no JDX.
Outra possivel maneira de se verificar a natureza dos raios X em LLAGNs é monitorar as
escalas de tempo da variabilidade dos raios X no intervalo 2-10 keV, e comparar com mode-
los ADX e JDX (semelhante ao estudo de Ptak et al. 1998 baseado em observagoes antigas
com o satélite ASCA, Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics). O célculo da
variabilidade prevista nos cenarios ADX e JDX e a comparacao com eventuais observagoes
estd além dos objetivos do presente trabalho.

Uma possibilidade de observar inequivocadamente a contribuicdo do ADAF na SED
é realizar observacoes de LLAGNSs no intervalo 1 mm - 1 um, que é tipicamente a regiao
espectral onde ocorre o pico da emissdo sincrotron do ADAF, para valores tipicos da taxa
de acregao e massa dos buraco negro em LLAGNs (Mahadevan, 1997). Como se pode ver
nas SEDs que estudamos, tal regiao do espectro nao dispoe de vinculos observacionais,
embora tais observagoes constituam um importante vinculo para a contribuicdo do ADAF
na SED. Observacoes de alta resolugao espacial nesta banda serao possiveis no futuro com
o telescépio ALMA (Atacama Large Millimeter Array). Devemos salientar também que sdo
necessarios avancos na compreensao da fisica dos plasmas de baixissimas densidades que
constituem o escoamento acretivo e o jato. Por exemplo, estudos analiticos e simulagoes
numéricas que estabelecam com maior exatidao os mecanismos de aquecimento dos elétrons
nos plasmas com duas temperaturas (i.e., qual o valor favorecido de § no ADAF), e quais as
propriedades da distribuicao de particulas aceleradas pelos choques nos jatos relativisticos
(i.e., quais os valores mais plausiveis de p, €. e e no jato). Progressos nestes tépicos tém
sido realizados lentamente nos tultimos anos (e.g., Bednarz & Ostrowski 1998, Quataert &
Gruzinov 1999, Kirk et al. 2000, Medvedev 2006, Sharma et al. 2007).

Encontramos uma relagao clara entre o indice de fétons I' que caracteriza o espectro
em raios X da SED observada, e os valores dos parametros ¢ e p que descrevem a microfisica
do ADAF e do jato, respectivamente. O indice de f6tons nos diz o quao “duro” é o espectro

em raios X e é definido tal que L, oc v~ T

no intervalo 2-10 keV. Lembramos que é nos
diz qual a fracao da energia dissipada no escoamento acretivo que é transferida diretamente
para os elétrons, e p corresponde ao indice da lei de poténcia que caracteriza a distribuicao
de energia dos elétrons acelerados no jato. Obtemos que quanto menor o valor de I' da
SED observada (i.e. mais “dura”), maior é o valor de § necessério no modelo ADAF para
reproduzi-la no cendrio ADX, e menor é o valor de p no cenédrio JDX necessario. Isto é uma
consequéncia da fisica do efeito Compton inverso no caso do ADAF e da emissao sincrotron

no caso do jato. No caso do jato, a teoria classica da radiacao sincrotron prevé I' = 1+ p/2
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(apéndice A.3). No caso do ADAF a estimativa da relagdo entre I' e ¢ é mais dificil e ndo
pode ser feita de maneira facil analiticamente, de forma que nds estimamos a dependéncia
I'(§) a partir de espectros calculados com o modelo ADAF, conforme mostramos na figura
3.26. Podemos concluir que para ajustar as SEDs da nossa amostra de LINERs, que possuem
valores de I" no intervalo =~ 1.5 — 2.5, sdo necessarios valores de ¢ no intervalo ~ 0.01 — 0.5
no caso ADX em que o ADAF domina a emissao raios X, e valores de p no intervalo
~ 1.6 — 2.5. Dada a incerteza tedrica na compreensao do aquecimento dos elétrons em
plasmas turbulentos de baixissima densidade (que é o caso do ADAF) e no processo de
aceleracao dos elétrons via choques nos jatos relativisticos, tais intervalos de valores sao
plausiveis. Desta forma, ndo é possivel decidir, com base nos valores de § e p implicados
pela nossa modelagem, qual cenédrio — ADX, JDX ou MW - é o mais favorecido. No caso
do cendrio MW, no qual fixamos 6 = 0.3, o espectro do ADAF é demasiado duro (valor
pequeno de I') para reproduzir sozinho as observagoes em raios X, como a figura 3.26 sugere.
Neste caso é necessario a adicao do espectro do jato, de forma que a soma dos espectros do
jato e do ADAF em raios X consegue explicar os dados. Podemos esbogar entao um cenario
qualitativo motivado pelos nossos resultados, aplicavel para o caso em que § = 0.3, no qual
é o valor de I" do espectro em raios X e nao a sua luminosidade (ver discussao no paragrafo
abaixo), que nos diz o quao importante é a contribuigao do jato & emissdo em relagdo ao
ADAF. Mais trabalho é necessério para esbogar quantitativamente esta hipotese.

A partir da modelagem da correlagao indicada pela equagao 3.6 usando um modelo
ADAF-jato, Yuan & Cui (2005) obtiveram que quando a condicao Lx < Lx it € satisfeita
para um buraco negro ativo, o jato dominaria a emissdo em raios X, do contrario o ADAF
seria a fonte dominante de radiagdo em altas energias. Lx é a luminosidade em raios X na

banda 2-10 keV e Lx «it ¢ a luminosidade critica dada por

log <ﬂ> = —5.356 — 0.17log <£) . (3.15)
Lgaa Mg

A figura 3.27 mostra como os LINERs da nossa amostra se situam em relagdo a previsao
da luminosidade critica da equacgao 3.15. Neste grafico, assumimos para efeito de ilustragao
que o erro afetando a determinacao de Lx /Lgqgq corresponde a um fator de dois, o que é um
erro plausivel dadas as incertezas envolvidas na determinagao de Lx (incertezas afetando a
obtengao do espectro em raios X, incerteza na distancia) e do erro na obtengao da massa do
buraco negro (espalhamento da relagdo M — o etc). Nos objetos situados acima da reta, os
raios X seriam dominados pela radiacdo do ADAF, enquanto nos localizados abaixo da reta
a radiacao seria dominada pelo jato; os LINERs situados proximos a reta presumivelmente
correspondem ao caso no qual o ADAF e o jato contribuem com intensidades similares
em raios X. Podemos inferir que de acordo com esta figura apenas 2 LINERs da nossa

amostra (NGC 3379 e NGC 4374) estao abaixo da curva e seriam dominados pelo jato,



2.5 I :
L J 10cm lecm  1mm 100um 10um 1um 1000A 0.1keV TkeV 10keV100keV
| m=10"° —— | 44 \ \ \ \ \ \ \ \ \ \

I M=10"2 -ceiiinas | r 6=0.01, mdot=107° |
_______________ b §=0.05, mdot=107" g
I 1 | - ——— 6=0.1, mdot=10"" i
-3
20k 4 | === 6=0.5, mdot=10
| | 42— — — — §=0.1, mdot=10"? -
r 1 | o~ =~
L B T/\ /) >\\ - , - /<\ P
L i g [ ’/l /N \\ /f s \ l/’/ ]
40 ARVARENEA Y s . ) |
= 1.5F . o ] VYN NN Il [
F E S~ Vs A v \ NE
P - pol A /e N , 4
— 1 2 ;7 R -
- ) 7 4
L ] 38— / iz R -
L /" : =
1.0 I //:/, N
7 i
I ] L /)
X 1 36 Iy N
/1
I ] i / |
0.5 L. L 4 \ \ \ \
0.0 0.10 8 10 12 14 16 18 20
5 log(v / Hz)
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7/17 estao consideravelmente acima da curva (raios X seriam dominados pelo ADAF) e 8/17
encontram-se préximos a curva (contribuigao relativa do jato e ADAF seriam semelhantes).
Nossos resultados aparentemente nao dao suporte para a previsao de Yuan & Cui (2005),
ja que obtivemos que ambos os cendrios ADX e JDX explicam satisfatoriamente as SEDs
dos objetos da nossa amostra. Se considerarmos particularmente os modelos do tipo MW
que realizamos, vemos que mesmo assim a previsao de Yuan & Cui nao é suportada, ja que
dentre os ajustes espectrais do tipo MW somente 5 objetos seguem claramente a expectativa
tedrica: NGC 1553, NGC 4374, NGC 4736, NGC 4143 e NGC 4494. Trés LINERs nao
possuem dados em raios X de qualidade o suficiente para podermos dizer qual componente
domina os raios X no cenario MW (i.e. incerteza em I' aprecidvel; NGC 2681, NGC 3169,
NGC 4548). Considerando os quatro LINERs discutidos em mais detalhes nas se¢oes 3.3.1-
3.3.4, nenhum destes objetos segue a previsao tedrica da equacao 3.15.

Discutiremos agora os modelos espectrais do tipo MW de alguns objetos em particu-
lar. No caso da galdxia M8T7 (ver figura 3.17), poderiamos argumentar que no modelo MW
da sua SED o jato domina a emissao em raios X observada. Isto vai de encontro & previsao
da equagao 3.15, de acordo com a qual esperariamos que em M87 o jato e o ADAF tivessem
contribuicoes semelhantes. Outro exemplo que aparentemente nao segue a previsao de Yuan
& Cui é NGC 3379, que de acordo com o nosso ajuste MW (ver figura no apéndice B) o
ADAF domina em raios X, o que corresponde ao caso inverso do previsto na figura 3.27. E
interessante notar que Sgr A*, o “LLAGN” mais bem estudado (representado pela estrela
na figura 3.27) estd muito abaixo da reta e portanto se esperaria que neste objeto os raios
X seriam dominados pelo jato. Isto vai de encontro a modelos recentes na literatura (Yuan
et al. 2003b, Yuan 2007, porém ver Falcke & Markoff 2000, Yuan et al. 2002a).

Gostarfamos de mencionar que o artigo recém submetido para publicacao de Yuan
et al. (2009) (daqui por diante Y09) tém um propdsito semelhante ao trabalho descrito
neste capitulo. Y09 modelaram as SEDs de uma amostra de 16 LLAGNSs, havendo uma
sobreposicao entre a nossa amostra de LINERs e a amostra modelada por Y09 de 6 fontes,
que sao as seguintes: M81, M84, M&87, NGC 3998, NGC 4579, NGC 4594. O objetivo parti-
cular de Y09 ¢ testar a validade preditiva da equacao 3.15. Entretanto, as conclusoes gerais
do nosso trabalho sao diferentes deste artigo, bem como diferentes aspectos da metodologia
de modelagem. Na modelagem de Y09 (e também Wu et al. 2007) estes autores fixaram
os parametros do modelo ADAF nos valores 6 = 0.5, s = 0.3. Como consequéncia desta
escolha dos parametros, os modelos de Y09 correspondem ao caso particular MW da nossa
modelagem no qual adotamos § = s = 0.3, notando que a diferenga entre os espectros calcu-
lados com § = 0.3 e § = 0.5 é muito pequena. Além disso, Yuan et al. fixaram eg = 0.02 no

modelo do jato e desconsideraram a contribuigao do disco fino, de forma que Ryt nao é um
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Figura 3.27: Comparagao entre a previsao da equagao 3.15 (Yuan & Cui, 2005), que prevé
a importancia relativa do ADAF e do jato em raios X, e a nossa amostra de LINERs. Os
circulos correspondem aos LINERs que nés modelamos, enquanto a estrela representa Sgr

A*
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parametro de interesse na modelagem deles’. Com tais simplificacbes, o trabalho de efetuar
as modelagens espectrais é consideravelmente simplificado, ja que o espago de parametros
resultante a ser explorado é reduzido para quatro dimensoes.

Um dos principais resultados de Y09 é que a previsao de Yuan & Cui (2005) (equagao
3.15) ¢é obedecida pela maioria dos objetos que eles modelaram (13/16). Como discutimos
anteriormente, nossos resultados nao concordam com os de Y09, j4 que obtemos que ambos
cendrios ADX e JDX sdo plausiveis para os LLAGNs da nossa amostra. Se fixarmos nossa
atencao aos modelos da classe MW - que sdo os casos andlogos a modelagem efetuada por
Y09 como mencionamos anteriormente - mesmo assim nao encontramos suporte conclusivo
para a previsao de Yuan & Cui. No caso dos seis LINERs para os quais ocorre overlap
entre o nosso trabalho e o de Y09, constatamos que nossos resultados concordam com os
de Y09 em relagao & validade da equagao 3.15 para 3 objetos (M81, M84 e NGC 3998).

Futuramente vamos investigar o motivo da discordancia para os outros trés LLAGNSs.

fOutra diferenca é que Y09 adotaram um valor maior para o fator de Lorentz das particulas no jato,
I'; = 10 (nés adotamos 2.3). Como ha uma certa degenerescéncia entre os pardmetros I'; e 1hjet, 0 mesmo
efeito no espectro deste aumento no valor de I'; se traduz num aumento no valor de 7hje; por um fator de
trés.



Galaxia Modelo M 7 Mout Rir ) s Mjet P €e €B Piet Mjet /T (3Rs)
(M) () (Rs) (ergs™!)
NGC 3031 (M81) JDX 6 x 107 50 8x10 % 50 0.3 06 1.2x10° 205 0.6 101 4.8 x 1072 0.08
MS81 JDX 6 x 107 50 3x 1073 360 0.01 0.3 1.2x107% 205 0.6 10— 4.8 x 1042 0.02
MS81 ADX 6 x 107 50 3x 1073 360 0.01 0.16 2x10°6 2.2 0.1 0.01 8 x 1041 0.5
MS81 MW 6 x 107 50 8x 104 50 0.3 03 4%x10°6 2.2 0.8 2x1073 1.6 x 10%2 0.01
NGC 3998 JDX 79%x 108 30 4x10 ¢ 100 0.3 03 35x10°% 201 0.75 3x10° 1.8x10% 0.03
NGC 3998 ADX 79%x108 30 7.2x1073  10% 0.1 04 1.7x1076 22 0.01 10-3 9 x 1042 6 x 103
NGC 3998 ADX 7.9x 108 30 103 500 0.01 0.01 1.7x10°6 22 0.01 10-3 9 x 1042 2x 1073
NGC 3998 MW 7.9%x 108 30 2 %1073 500 0.1 04 35x107% 2.01 0.75 3x107% 1.8x10%3 0.01
NGC 4486 (M87) JDX 3% 109 10 Sem ADAF [ 6x10°% 2.3 10-3 8x 103 8.2 x 10%2
M87 ADX 3 x 107 10 55x10% 10* 0.01 0.1 5x 1078 2.6 10-3 8x 1073 6.8 x 1042 2x 1074
M87 MW 3 x 10° 10 4%x1074 10 0.3 0.3 6 x 108 2.33 10-3 8 x 1073 8.2 x 1042 2x 1073
NGC 4594 JDX 32x 1085 30 6x10¢% 10% 0.3 03 45x107 201 0.8 0.03 9.6 x 1041 9x 103
NGC 4594 ADX 32x108 30 6.3x107% 10* 0.01 0.3 9x 107 23 5x1073 0.03 1.9 x 1042 2x 1073
NGC 4594 ADX 32x108 30 9.1x10"%* 300 0.01 0.1 9x10~7 23 5x1073 0.03 1.9 x 1042 2x 1073

Tabela 3.3: Parametros utilizados na modelagem das SEDs de M81, NGC 3998, M87 e NGC 4594. O significado fisico destes

parametros é descrito na secao 3.2.
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Capitulo 4

Impacto dos jatos em simulacoes
cosmologicas da formacao de

galaxias disco

4.1 Introducao

H4 forte motivacao observacional para uma conexao fundamental entre os AGNs e a formagao
das galdxias. H4 uma correlagao bem estabelecida entre as propriedades das galdxias e as
massas dos buracos negros que elas hospedam nos seus centros. A massa do buraco ne-
gro central correlaciona-se fortemente com a massa do bojo galatico e com a dispersao de
velocidades estelar do bojo (ver review Ferrarese & Ford 2005). Tais descobertas indicam
que o crescimento dos buracos negros centrais e a formacao dos esferdides estelares nas
galaxias estao intimamente relacionados. Além disso, conforme mencionado no capitulo 2,
as observagoes em raios X de alta resolugdo com o observatério Chandra mostram que os
jatos emitidos pelos AGN centrais em aglomerados de galdxias depositam grandes quan-
tidades de energia mecénica no centro destes aglomerados, inflando cavidades (ou bolhas)
de plasma aquecido, que sao claramente vistas nas imagens em raios X (e.g. Allen et al.,
2006, Birzan et al., 2004, Fabian et al., 2006, Rafferty et al., 2006). A energia fornecida
pelos jatos pode contrabalancar a radiacao emitida pelo cooling flow nos aglomerados e
explicar porque pouco gés frio (T' < 3keV) é observado nestes sistemas (Quilis et al., 2001,
Churazov et al., 2002, Omma et al., 2004, Dalla Vecchia et al., 2004, Sijacki & Springel,
2006, Cattaneo et al., 2007).

Tais observagoes motivaram diversos autores a incorporarem prescri¢oes simples para
o feedback dos jatos dos AGNs em modelos semi-analiticos* de formacao de galdxias (e.g.,
Granato et al. 2004, Monaco & Fontanot 2005, Cattaneo et al. 2005, Croton 2006, Bower

“Para um review sobre modelos semi-analiticos, ver Baugh (2006).
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et al. 2006, Monaco et al. 2007, Cattaneo et al. 2007). A inclusdo do feedback dos jatos
resultou numa melhora dramaética na capacidade dos modelos de explicarem a fungao de
luminosidade das galaxias e o downsizing observado na evolucao das galdxias.

Recentemente, simulagoes numéricas hidrodinamicas da formacao de galdxias passa-
ram a incorporar o AGN feedback (Kawata & Gibson, 2005, Di Matteo et al., 2005, Springel
et al., 2005b, Hopkins et al., 2006a, Sijacki et al., 2007, Di Matteo et al., 2008). Por exemplo,
Di Matteo et al. (2005), Springel et al. (2005b) incorporaram um modelo de AGN feedback
simples em simulagoes de colisdes de galdxias disco, onde a taxa de acregao nos buracos
negros centrais é estimada usando o modelo de Bondi-Hoyle (equagao 1.1), e uma fracao da
energia associada & massa de repouso acretada é liberada na forma de energia térmica que
aquece o meio interestelar ao redor do AGN, o que imita a agdo de um outflow gerado pelo
AGN. Usando as simulagoes de Di Matteo et al. (2005), Springel et al. (2005b), Hopkins
et al. (2006a) simularam a evolugao da funcdo de luminosidade dos quasares e propuse-
ram um modelo para a origem dos starbursts, quasares e galaxias esferoidais, baseado nos
mergers de galdxias. Cabe notar que a fisica envolvida nos escoamentos acretivos ao redor
do buraco negro e na formacao dos jatos nao pode ser resolvida nesse tipo de simulagoes,
pois ela exigiria uma altissima resolucao espacial e temporal que estao muito além da atual
capacidade de processamento dos supercomputadores.

Neste capitulo, introduzimos uma metodologia para a incorporagao do crescimento
dos buracos negros e feedback dos jatos do AGN em simulagdes cosmoldgicas da formagao de
galaxias. N6s modelamos a producao dos jatos distinguindo entre dois modos de acrecao dis-
tintos: ADAF e discos finos (§1.4). Os ADAFs possuem baixa eficiéncia radiativa, enquanto
os discos finos possuem alta eficiéncia. Assumimos que apenas os ADAFs sdo responsaveis
pela produgao dos jatos potentes, conforme discutido na secao 1.5.

Estimamos a taxa de acre¢ao no buraco negro central usando o modelo de radiation
drag de Kawakatu & Umemura (2002) (ver §4.3.2) combinado com uma prescrigdo para o
meio interestelar e formagao estelar. Uma virtude do modelo de radiation drag é que ele
relaciona a formacao estelar no centro da galaxias, que € resolvido nas simulacoes, a taxa de
acrecao ao buraco negro central; i.e. este modelo relaciona diretamente a taxa de formagao
estelar ao redor do buraco negro com a taxa de acregao.

A formacao de galaxias disco é de particular interesse, pois ela é um problema
desafiador para modelo ACDM em geral (Okamoto et al., 2003, 2005) e para simulagoes
envolvendo AGN feedback (e.g., Springel et al. 2005a, Okamoto et al. 2005). A dificuldade
consiste em conservar o momentum angular da componente barionica dos halos de matéria
escura & medida que eles colapsam e formam estrelas. Devido ao crescimento hierdrquico
destes halos, o momentum angular é facilmente dissipado & medida que galaxias satélite se
fundem ao progenitor principal. Além disso, Okamoto et al. (2005) obteve que qualquer

galaxia se torna eliptica se grandes quantidades de energia forem injetadas no centro galdtico
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durante um burst de formagao estelar. Mostramos neste capitulo que o papel do AGN §é
consideravelmente complexo, e que a distingao dos dois modos de acre¢ao no buraco negro
auxilia na formacao das galaxias disco.

Este capitulo é baseado em Okamoto, Nemmen, and Bower (2008). As contribuigoes
especificas deste autor em Okamoto et al. (2008) referem-se & proposta do modelo fisico de
producao dos jatos e os estados do escoamento acretivo associados (ver §4.3.3), relacionados
aos modelos descritos nos capitulos 2 e 3. Além disso, o presente autor ajudou a interpretar
a evolucao da atividade do buraco negro central, e comparou os resultados da simulacao
com observacoes da atividade nuclear em galdxias disco. A implementacao dos codigos e
obtencao dos resultados numeéricos foram realizados pelo Dr. Takashi Okamoto, do Instituto
de Cosmologia Computacional na Universidade de Durham. Cabe notar que os diversos
resultados interessantes relacionados a coevolugao do buraco negro e a galdxia sao uma
consequéncia direta do modelo fisico de producao de jatos implementado.

As simulagoes de Okamoto et al. (2008) incluem representagdes coarse-grained da
formacao de buracos negros “sementes”, acrecao de gas pelos buracos negros, feedback de-
vido aos jatos dos AGNs, formacgao estelar e feedback devido a supernovas. Nosso objetivo
nao é descrever detalhadamente a modelagem de todos os processos envolvidos, mas focar
a atengao sobre a modelagem dos buracos negros e AGN feedback associado, bem como os
resultados que decorrem da incorporacao do mecanismo proposto de AGN feedback. Os pro-
cessos fisicos descritos nas secoes que seguem foram incorporados no cédigo PM-TreeSPH
GADGET?2 (Springel, 2005), que faz simulacoes da interacao gravitacional de n-corpos
(particulas representando estrelas, matéria escura e buracos negros) e simultaneamente da
hidrodinamica do gas.

O modelo de formacao estelar e feedback de supernovas é descrito brevemente em
84.2. O modelo de formagao de buracos negros “semente”, acrecdo de massa e producao
dos jatos é descrito em §4.3. As condicoes iniciais da simulacdo sdo descritas em §4.4
e os resultados sao discutidos em §4.5. O conteudo deste capitulo foi publicado no artigo
Okamoto et al. (2008), onde também podem ser encontrados mais detalhes sobre a simulagao
numérica e os resultados. A conexao entre os resultados da simulacdo e observagoes da

atividade nuclear em galdxias disco consta na se¢ao 6 de Okamoto et al. (2008).

4.2 Modelo de formacao estelar e feedback devido a super-
novas
Fazemos uma descricdo bastante breve e qualitativa dos processos fisicos de formacao es-

telar e feedback devido a supernovas considerados na simulacdo. Os detalhes poderao ser
consultados em Okamoto et al. (2008).
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Esfriamento do gds — Para cada particula de gds sao computadas as taxas de resfria-
mento/aquecimento e o estado de ionizagdo, levando em conta esfriamento por H, He e
metais. A cada particula é atribuida uma metalicidade.

Formagao de nuvens — Cada particula SPH consiste de duas fases distinas (Okamoto et al.,
2005), gés quente e nuvens frias (quando a densidade do gas p ultrapassa a densidade critica
pn =5 x 10725 g cm™3). As nuvens frias sio formadas e crescem através de instabilidades
térmicas, sendo que o gés é termicamente instavel quando p > pg.

Formagdo estelar — Nuvens moleculares gigantes com massas no intervalo 10* — 10%M,

podem formar estrelas, onde a taxa de formacao estelar para uma nuvem de massa m é

m

My = & = ¢ (4.1)
75sf

X .
onde ¢, é um parametro adimensional que caracteriza a eficiéncia da formacao estelar, g
¢ a escala de tempo de formacao estelar, e 4y, € 0 tempo dinamico da nuvem. Assume-se
¢« = 0.005.

FEvaporacdo de nuvens — As nuvens frias podem evaporar e perder massa para a fase quente
do gas.

Supernova feedback — Cada particula estelar é tratada como uma populagao estelar simples,
caracterizada pela sua idade, metalicidade e fun¢ao inicial de massa (IMF, de initial mass
function). A IMF é sempre assumida como fungao de Salpeter, cujos limites inferior e
superior de massa sao 0.1 e 100 Mg, respectivamente. A fracdo de massa reciclada, taxas
de producao de supernovas do tipo Ia e II e taxas de producao de metais sao calculadas
de acordo com as caracteristicas da populagdo estelar. Assume-se que cada supernova
fornece ngn10°! erg de energia para o gds ambiente, onde ngy é o parametro de eficiéncia de
feedback de supernovas, cujo valor é assumido como 1. A energia liberada pelas explosoes
de supernovas aumenta a energia térmica do gds quente e a energia cinética das particulas
SPH, dando origem a ventos galdticos (ver abaixo).

Ventos galdcticos — Sao introduzidos ventos galdcticos na simulagdo seguindo Springel &
Hernquist (2003). Tais ventos se originam do aumento explosivo da energia cinética do gas
devido as explosoes de supernovas. Uma particula SPH ¢é ejetada do disco galatico como

vento com uma probabilidade
1
3 Mspruy®

Pw = TTAQ (4.2)

onde Mgpyr é a massa da particula de gas, v, é a velocidade do vento (um parametro livre)
e AQ é a energia recebida pela particula durante um passo da simulagao. A velocidade do

vento é assumida como v, = 500 km s~ !.

Se uma particula é ejetada, sua velocidade é
modificada como

v/ = v+ vyn, (4.3)
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onde v é a velocidade anterior da particula e n é um versor cuja direcao é perpendicular ao

plano do disco.

4.3 Producao dos jatos e AGN feedback

4.3.1 Buracos negros ‘“sementes”

Os buracos negros “sementes” correspondem aos primeiros buracos negros que se formam
na simulacao. Nas simulagoes é usado um algoritmo friends-of-friends para encontrar halos
de matéria escura, no intervalo z = 15 — 0. Quando um halo possui mais de Ny, particulas
de matéria escura e nenhuma particula de buraco negro, um buraco negro é introduzido no
pico de densidade da distribuigao estelar do halo. A massa destas sementes é de 260M ),
consistente com a teoria da evolugao estelar, que mostra que a queima nuclear em estrelas
muito massivas acima de 260M, é incapaz de frear o colapso gravitacional (Heger et al.,
2003). Adotamos Ny, = 128.

As particulas que representam buracos negros aumentam suas massas através da
acrecao de gés (§4.3.2) e mergers de buracos negros. Nés simplesmente assumimos que
ocorre uma fusdo de dois ou mais buracos negros quando estes aproximam-se além do seu

raio de softening gravitacional.

4.3.2 Acrecao de massa

O mecanismo de radiation drag, também chamado de efeito de Poynting-Robertson (e.g.,
Krolik 1999), é um efeito relativistico no qual a radiagdo proveniente de uma certa fonte,
ao incidir em pequenas particulas (e.g., um gas) exerce uma forga que reduz o momentum
angular destas particulas, fazendo com que elas espiralem na direcao da fonte de radiacao.
Tal efeito foi deduzido por Poynting (1903), Robertson (1937) e aplicado para explicar a
acrecao de particulas de poeira ao sol, devido aos efeitos da radiacao solar nestas particulas.

O efeito radiation drag devido as estrelas dos bojos galdcticos é um mecanismo
promissor proposto por Umemura (2001), Kawakatu & Umemura (2002) que pode explicar
o crescimento dos buracos negros supermassivos nos bojos e a relagao entre a massa dos bojos
e a massa dos buraco negros. Tal efeito dissiparia 0 momentum angular do gas interestelar,
fazendo com que este chegue até o centro da galaxia, alimente o AGN e aumente a massa
do buraco negro central. A taxa de acregdo de massa devido ao mecanismo de Poynting-

Robertson é dada por

. Lgpr(t .
Mdrag = ndrag?() [1 —¢€ srr(t) ) (44)
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onde Lgpr ¢ a luminosidade total das estrelas na regiao de formacao estelar no centro

galatico, Tspr é a profundidade Optica da regido de formacao estelar dada por

% Mc(t)

47 Rgpr(t)?’ (45)

TsFR(t) =
Rsrr é o tamanho desta regiao, M. é a massa total das nuvens na regiao de formacao de
estrelas, x4 ¢ um coeficiente de extingao e 74ag € a eficiéncia do mecanismo. Nés assumimos
que Ndrag = L.

Uma vez computado o raio da regiao de formagao estelar ao redor do buraco negro
Rsrr, os valores de xq, M., e Lsrr sao calculados diretamente na simulacao, de forma que
os valores de Tspr € Myrag podem ser calculados auto-consistentemente. O valor de Rgpr ¢
obtido da esfera ao redor do buraco negro que contém 40 particulas SPH e maximiza o valor
de Mgrag. Quando nao ocorre formacao estelar dentro desta esfera, nao é possivel acregao
e entao Myrag = 0.

A rigor deverfamos distinguir entre Mg;ag € a taxa de acregao no buraco negro M, ja
que provavelmente o efeito radiation drag nao remove totalmente o momentum angular do
gds, o que iria interromper a contragao radial de parte do gas acretado. Além disso, como
discutido no capitulo 2.6, a presenca de ventos no escoamento acretivo pode fazer com que
a massa que chega ao buraco negro seja diferente da massa fornecida na parte externa do

disco de acrecao. Por simplicidade nés assumimos M = Mgyqg-

4.3.3 Producao dos jatos

Motivados pelo sucesso de modelos semi-analiticos recentes (e.g., Croton 2006, Bower et al.
2006), nds assumimos que os AGNs depositam diretamente sua energia mecanica no gas
quente difuso confinado nos halos de matéria escura, através da producao de jatos. Como
mecanismo fisico da produgao dos jatos, adotamos o modelo hibrido proposto por Meier
(2001) (ver §2.4). Relembrando a discussao feita no capitulo anterior, tal modelo é denomi-
nado hibrido pois ele é uma versao hibrida dos processos de Blandford-Znajek e Blandford-
Payne, de forma que a poténcia do jato é gerada por campos magnéticos que estao ancorados
no disco de acrecao dentro e fora da ergosfera do buraco negro. Dessa forma, a energia ro-
tacional do escoamento acretivo e do buraco negro de Kerr sao utilizadas na geracao dos
jatos.

Meier (2001) derivou expressoes analiticas simples para a poténcia dos jatos prove-
nientes de buracos negros de Kerr, considerando que o escoamento acretivo pode assumir
dois estados, ADAF e disco fino padrao. A poténcia do jato é dada no caso dos discos finos

pela equacao

-~ .\ 6/5
SD . 1n42.7 —-1( @ 0L g m . .2
jet ~ 10 erg s (m) m9 <0—1> (1 + 11] + 0293 ), (46)
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e no caso dos ADAFSs a poténcia é dada por

LAPAF 0% lorg 571 <%> me ((%) P(0.55f2 + 1.5f5 + 42), (4.7)
onde « é o pardametro de viscosidade do disco de acregao, mg € a massa do buraco negro
em unidades de 10°M), m = M / Mpqq 6 a taxa de acre¢do de matéria no buraco negro
em termos da taxa de Eddington (lembrando que MEdd =22 mg Mg yrfl), e f egsao as
razoes entre a velocidade angular e a intensidade do campo magnético no escoamento em
relagao aos valores calculados por Narayan & Yi (1995b) respectivamente, i.e. f e g podem
levar em conta corregoes relativisticas na solugao ADAF. A simplicidade das equagdes 4.6
e 4.7 decorre do fato de que Meier (2001) incorporou os efeitos relativisticos discutidos na
secao 2.2 de maneira simplificada. Particularmente, Meier obteve tais expressoes para um
valor fixo do raio interno do disco de acrecio (1.5GM,/c?), quando na verdade se espera
que tal raio varie com o spin (ver eq. 2.2 e fig. 2.3); assumiu que g é um pardmetro
livre, enquanto nos nossos céalculos obtemos que g é uma funcao de j (ver fig. 2.4) e
usou uma aproximagao linear para w(j) (comparar com a nossa equagao nao-linear 2.7).
Como resultado, as equagoes de Meier (2001) superestimam a poténcia do jato para valores
pequenos (j < 0.8) do spin em comparacao com os nossos calculos mais detalhados. Apesar
disso, as estimativas de Meier servem para nosso proposito de estimar a ordem de grandeza
da poténcia do jato e podem ser facilmente incorporadas na simulagao, por tais razoes as
adotamos.

Seguindo Meier (2001) adotamos f =1 and g = 2.3. Assumimos que uma fragao
AE‘]Fe]tB = EjetLjetAt (48)

da energia do jato é convertida em energia térmica das 40 células (ou “particulas”) de gas
difuso na vizinhanca do buraco negro que possuem densidades p < 0.1pg, onde € € a
fracdo da poténcia do jato que é convertida em energia térmica do gas, e At é o passo da
simulacao. No6s adotamos como valores fiduciais dos parametros que caracterizam a fonte
central o = 0.1, j = 0.5 e €jer = 0.1. O valor adotado de j corresponde ao caso intermedidrio
entre buracos negros de Schwarzschild (j = 0) e com maxima rotacao (j ~ 1).

Nos adotamos dois regimes distintos de escoamento acretivo ao redor do buraco negro
central: discos finos padroes (opticamente espessso, geometricamente fino, alta eficiéncia
radiativa) e ADAFs (que sao opticamente finos, geometricamente espesso, baixa eficiéncia
radiativa). O parametro que controla o estado do escoamento acretivo é 1, e o valor critico

da taxa de acregao que divide os dois regimes é dado por (§1.4)

mmt ~ ()[2. (49)
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Como a solucdo ADAF deixa de ser valida acima do valor e, para m < et
um ADAF existe e para rh > it ocorre o estado de disco fino. Como uma consequéncia
do modelo tedrico adotado para a produgao do jato, ocorre forte feedback do AGN apenas
para ADAFs e o feedback maximo ocorre em 1 = meit. Para os valores dos parametros
que adotamos, temos a seguinte eficiéncia de producao do jato em ADAFsS,

LiPAF & 0.26M ¢ para. 1 < Titerie, (4.10)

que é muito maior que a eficiéncia correspondente em discos finos, dada por

LR ~ 8 x 107" Mc? para 1 > theis, (4.11)
onde na equagao 4.11 adotamos mg = ri = 1 a titulo ilustrativo. As equagoes 4.7 e

4.10 correspondem ao modo “radio-loud” nas nossas simulagoes, e as equacoes 4.6 e 4.11

representam o modo “radio-quiet”.

4.4 Condicoes iniciais e parametros cosmologicos

Para estudar o impacto dos jatos do AGN na formagao de uma galdxia disco, usamos
as condicoOes iniciais apropriadas apresentadas em Okamoto et al. (2005). Assumimos o
modelo cosmolégico ACDM (Springel et al., 2006, Bennett, 2006) com uma densidade média
de matéria Qg = 0.3, parametro de Hubble h = Hy/100 km s~ !Mpc~! = 0.7, constante
cosmolégica 2y = Ag/(3HZ) = 0.7, amplitude das flutuagdes de massa og = 0.9 e densidade
média de bérions €}, = 0.04.

Para gerar as condicOes iniciais, foi realizada uma simulacao separada envolvendo
apenas matéria escura num cubo periédico de lado 35.325h~'Mpc (Okamoto et al., 2003).
Nesta escala, as flutuacoes na densidade de matéria estao no regime linear para z = 0.
Ao completar esta simulacao, foi selecionado um halo de matéria escura que teve uma
histéria de mergers calma. A massa deste halo é de My, = 1.2 X 1012h_1M@. Para criar
as novas condicOes iniciais que dao origem a este halo, o campo de densidades inicial da
simulacao anterior é recriado, perturbacoes adicionais apropriadas com baixo comprimento
de onda sao adicionadas na regiao em que o halo se forma, e esta regiao é populada com
particulas SPH numa razao 1:1 com as particulas de matéria escura. A regido externa a
esta é populada com particulas de matéria escura com o objetivo de reproduzir os campos
gravitacionais apropriados. O redshift inicial da simulacao é 50. A velocidade circular,
parametro de spin e redshift de colapso do halo selecionado sdo v.(ryi;) = 155 km st
A\ = J|E|V?2/(GM®%?) = 0.038 e z ~ 1.5, respectivamente, onde z. é definido como o

redshift no qual o progenitor principal tem metade da sua massa final.
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As massas das particulas SPH e de matéria escura sao ~ 2.6 x 105 e ~ 1.7 x
10"h~' M, respectivamente. Desta forma, Ny, = 128 implica que halos com massas maiores

que ~ 2.6 x 10°0~ 1My podem formar buracos negros.

4.5 Resultados

A figura 4.1 mostra snapshots da nossa simulagao em diferentes redshifts. Ocorrem varios
eventos de pequenos mergers em alto redshift (z > 1). A formagao do disco comeca em
z ~ 1. Vérios buracos negros se formam nos pequenos halos e sdo trazidos até o progenitor
principal pelos satélites que se fundem. Héa alguns buracos negros que nao estao associados
a quaisquer objetos estelares. Eles sao espalhados no halo quando pequenos satélites, que

abrigam pequenos buracos negros, sao destruidos durante os mergers.

4.5.1 Comparacgao entre simulagoes com e sem feedback do AGN

Comparamos as galaxias formadas nas simulacoes com e sem feedback dos buracos negros,
onde chamamos o modelo que inclui o feedback do AGN de modelo de “referéncia”. A fig.
4.2 mostra a distribuicao de estrelas dentro de um cubo de 50h~! kpc centrado nas galdxias
em z = 0. A perspectiva nos painéis é selecionada de forma que ela seja perpendicular ou
paralela ao vetor de momentum angular da componente estelar dentro de uma esfera de
10h~! kpc. Ambas galdxias possuem discos estelares estendidos, porém a galdxia sem AGN
feedback possui uma densidade estelar ligeiramente maior no centro. Portanto ocorre uma
supressao da formacao estelar no centro da galaxia na simulagdo com AGN feedback.

A fig. 4.3 mostra o perfil de brilho superficial na banda I para estas galdxias. A lumi-
nosidade estelar é computada através da soma das luminosidades bolométricas de todas as
estrelas, as quais sao obtidas a partir de valores gerados pelo cédigo de sintese de populagoes
estelares PEGASE2 (Fioc & Rocca-Volmerange, 1997). Tais valores foram tabelados como
fungao da idade estelar assumindo metalicidade solar (constatou-se que a dependéncia da
luminosidade na metalicidade é fraca). A principal diferenga entre as galdxias com e sem
AGN feedback nao esta na distribuicao de brilho superficial central, mas na escala de tama-
nho dos discos estelares, ou seja, a galaxia sem AGN feedback tem um disco mais estendido
que a galdxia com AGN. Ajustes usando o perfil de brilho exponencial Iy (r) = Tpe "/"d,
onde 74 € a escala de tamanho do disco, resultam nos valores rqy ~ 4 e 5.4 kpc para as
galaxias com e sem AGN feedback, respectivamente.

A histéria de formacdo estelar das estrelas situadas dentro de 25h~! kpc do centro
galactico em z = 0 é mostrada na fig. 4.4. Para z > 1 ambas galdxias possuem histérias
de formacao estelar bastante similares, cujos picos estao situados em z ~ 1.5. Antes deste
redshift, o feedback nao é forte o suficiente para afetar significativamente a formacao estelar;

o valor maximo da taxa de formacao estelar é ligeiramente reduzido devido ao feedback.
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Figura 4.1: Snapshots da simulacao de referéncia, que inclui o efeito do feedback dos buracos
negros. As linhas de figuras correspondem a z = 6,3,2,1, e 0 comecando a partir do topo.
A primeira e segunda colunas mostram as distribuicoes de gés e estrelas, respectivamente,
num cubo comével de 3 h~! Mpc centrado no progenitor principal da galdxia, onde o brilho
representa a densidade projetada. A terceira e a quarta colunas mostram as distribuicoes
de gés e estrelas num cubo fisico de 50 A~ kpc. Os circulos em cada painel indicam as
posicoes das particulas que representam os buracos negros, e os seus raios sao proporcionais
ao logaritmo das massas dos buracos negros.



CAPITULO 4. IMPACTO DOS JATOS EM SIMULACOES COSMOLOGICAS 119

Figura 4.2: Projecao das distribuicoes de estrelas dentro de um cubo de 50 h~! kpc centrado
nas galdxias em z = 0. Os painéis esquerdo e direito mostram as simulacées sem e com
feedback dos buracos negros, respectivamente. Os angulos de visada sdo edge-on nos painéis
superiores e face-on nos painéis inferiores. O brilho indica a densidade de massa estelar
projetada.
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Figura 4.3: Perfil de brilho superficial na banda I para as galdxias com (*) e sem (4+) AGN
feedback. As linhas correspondem a perfis exponenciais para r < 15 kpc com escalas de
tamanho de 5.4 kpc (sem AGN) e 4 kpc (com AGN).

Depois do starburst, a galaxia com AGN feedback tem sua taxa de formacdo de estrelas
reduzida em comparacdo com a galdxia sem atividade nuclear. Portanto o AGN feedback
torna-se importante para esta galdxia apenas para baixos redshifts (z < 1). A menor taxa
de formagao estelar na galaxia com atividade nuclear explica o seu disco menos extenso na
figura 4.3, ja que é a formagao estelar apés z ~ 1 que “constréi” o disco estelar (ver fig. 4.1).
E importante notar que o nosso mecanismo de AGN feedback nao termina completamente
a formagao estelar e portanto nao inibe a formagao do disco.

A figura 4.5 mostra a evolu¢do da massa do buraco negro central no progenitor
principal e taxa de acregao de massa em unidades da taxa de Eddington. Convém notar
que M é diferente da taxa de crescimento da massa do buraco negro Mgy, pois esta inclui
também os acréscimos de massa causados por mergers entre buracos negros. A massa do
buraco negro central aumenta rapidamente até ¢ ~ 5.5 Ganos, quando o starburst cessa.
Os “saltos” observados na variacdo da massa devem-se aos mergers de buracos negros.
A massa final do buraco negro é Mgy ~ 107M@. Tal massa, dentro de um esferéide de
Mg, ~ 10'° M, obedece & correlacdo observada entre a massa dos buracos negros e massa
dos esferdides na qual Mpy /Mg, ~ 0.001 (e.g., Marconi & Hunt 2003). Depois de z = 1,
tanto a massa do buraco negro quanto a da componente esferoidal dificelmente variam.

O consumo do gas disponivel pela formagao estelar explica a diminuicdo da taxa

de acrecao. Em t ~ 5.5 Ganos, m atinge o valor critico meijt, abaixo do qual o disco de
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Figura 4.4: Histéria de formagao das estrelas (taxa de formagao de estrelas como fungao
do tempo) situadas dentro de 25h~! kpc do centro galdctico em z = 0. As linhas tracejada
(reference) e continua (no-fb) correspondem a galdxias simuladas com e sem feedback dos
buracos negros, respectivamente. A linha pontilhada mostra o resultado de uma simulagao
na qual o AGN feedback é menos efetivo (ejeq = 0.01, weak-fb).

acrecao se torna um ADAF. Nosso modelo produz o feedback méximo quando 1 = mgit.
Tal época ¢ indicada pelo cruzamento da linha preenchida com a linha horizontal tracejada
no painel inferior da fig. 4.5. Uma vez que o escoamento se torna um ADAF para z < 1,
a taxa de acrecao cai a zero rapidamente e praticamente nao hd mais acre¢ao de massa,
exceto devido a alguns eventos de acrecao episddicos. Isto implica que praticamente nao ha
atividade de formagao estelar no centro do progenitor principal para z < 1. Na galdxia sem
AGN feedback ainda ocorre um episédio continuo de acre¢do de massa ao buraco negro no
intervalo de tempo ~ 6 — 8 Ganos, porque a formacao estelar nao é suprimida pelo efeito
do AGN e é maior em comparacdo com a galdxia com feedback. Assim, a massa do buraco
negro resultante na galaxia sem atividade nuclear é ligeiramente maior que na galdxia com
AGN, Mgy ~ 2 x 10" M,

No modelo de referéncia, o AGN feedback nao suprime diretamente a formagao estelar
pois a energia é injetada no gés quente difuso do halo (p < 0.1p4,) e ndo no gas frio e denso
que forma estrelas. Assim, é a supressao do esfriamento do gas no halo ao redor do centro
da galdxia que é responsdvel pela diminuicao da formacao estelar. O cardter impulsivo
observado na série temporal de 7 implica a existéncia de um ciclo auto-regulado que opera

entre o esfriamento do gas, a formagao estelar e a produgao de jatos pelo ADAF.
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Figura 4.5: Painel superior: evolucao da massa do buraco negro central. Painel inferior:
taxa de acrecdo de massa no buraco negro central em termos da taxa de Eddington (m =
M / MEdd). A linha horizontal tracejada indica a taxa de acrecao critica i abaixo da qual
o0 escoamento acretivo torna-se um ADAF. O lado esquerdo da figura mostra os resultados do
modelo sem feedback dos buracos negros (no-fb), enquanto o lado direito ilustra a simulacao
que inclui este feedback (reference).
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4.5.2 Importancia relativa do AGN

Para ilustrar a importancia relativa do AGN na formacéo da galdxia, mostramos a lumi-
nosidade bolométrica irradiada pelas estrelas e pelo AGN no painel superior da fig. 4.6.
Para estimar a luminosidade do AGN, assumimos que a eficiéncia de conversao da energia
da massa de repouso do escoamento acretivo em radiacio (Lagn/(Mc?)) é 10% para um
disco fino padrao e para o ADAF nds usamos a equacio

m

nADAF = 0.1 ( — + 0+ 10‘3> (4.12)

Merit

onde 0 representa a fracao da energia gerada por turbuléncia MHD que aquece diretamente
os elétrons (Quataert, 2001). Adotando 6 = 0.1, que é um valor comumente usado em
modelos espectrais dos ADAFs (e.g., Nemmen et al. 2006, Narayan & McClintock 2008),
entdo tipicamente napar ~ 0.01. A eficiéncia radiativa de um disco fino pode ser maior que
10% no caso de um buraco negro de Kerr, e pode atingir eficiéncias tao altas quanto 42%
para um buraco negro com rotagao extrema (Novikov & Thorne, 1973).

Obtemos que a galdxia é sempre mais brilhante que o AGN, o que é esperado para
galdxias espirais. Para z > 1 a acrecao de gas ao buraco negro ocorre através de um disco
fino, e 0 AGN ¢ relativamente luminoso em comparagao com o progenitor principal. Uma
vez que o AGN torna-se um ADAF, as baixas taxas de acrecao — causadas pela supressao
da formacgao estelar no centro devido ao AGN feedback — fazem com que o AGN torne-se
praticamente “invisivel” em relagao a galdxia. Este resultado sugere que a galdxia hospe-
deira torna-se similar a uma galdxia espiral que hospeda um LLAGN (e.g., um LINER)! O
LLAGN resultante passa por ciclos de atividade, onde hé periodos em que nao hé atividade
nuclear (Lagn =~ 0, 1 = 0) e a galdxia nao apresenta atividade nuclear, ou seja, é inativa.

No painel inferior da fig. 4.6 nés mostramos as poténcias de feedback geradas pelas
supernovas e pelos jatos do AGN. Até o final do starburst, a energia do feedback é dominada
pela energia produzida pelas supernovas; quando o disco de acregao torna-se um ADAF, o
aquecimento impulsivo dos jatos do AGN subitamente excede a poténcia das supernovas.
Esta é uma importante caracteristica do nosso mecanismo de AGN feedback. Estudos in-
dependentes (Heinz et al., 2007, Kording et al., 2008) indicam que a poténcia cinética dos
LLAGNS de fato pode exceder a poténcia liberada pelas supernovas. Os eventos impulsivos
na fig. 4.6 representam épocas nas quais o AGN seria visto como radio-loud, e constituem
o “modo radio-loud” de operacao do AGN. E interessante notar que o AGN passa a maior
parte do tempo no “modo radio-quiet” e apenas uma fracao de ~ 9% do tempo no modo
radio-loud (na galédxia sem feedback do AGN esta fracao de tempo é ~ 25%). Apesar de
a energia gerada pelo AGN feedback ser transferida em eventos episédicos para o géas do
halo ao redor do centro galdctico, ela aquece o gas significativamente e, como resultado, o

gés do halo no centro ndo é capaz de sofrer resfriamento por um longo periodo. Assim, o
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aquecimento intermitente devido aos jatos produzidos pelo ADAF efetivamente suprime a

formacao estelar no centro do progenitor principal.

4.6 Discussao

Gostariamos de mencionar que Sijacki et al. (2007) propuseram independentemente um
mecanismo de feedback do AGN que é semelhante ao mecanismo que nds propusemos,
e empregaram tal metodologia em simulacoes hidrodinamicas cosmoldgicas da formagcao
de galdxias massivas e aglomerados de galdxias. Sijacki et al. (2007) chama o regime de
acrecao de disco fino de “regime quasar” e o regime ADAF de “bubble feedback”. A diferenca
essencial no mecanismo de feedback proposto por Sijacki et al. é que no regime ADAF a
energia produzida pelos jatos é introduzida na forma de bolhas esféricas injetadas no gas,
ao invés de acoplarem a poténcia do jato diretamente com a energia térmica do gas ao
redor do AGN. Além disso, Sijacki et al. (2007) nao modelaram a fisica em si da acregao
e a relacao do regime de acrecao com o feedback. Em vez disso, eles adotaram um modelo
fenomenolodgico para o feedback dos buracos negros, onde os diferentes modos de acrecao
correspondem a diferentes eficiéncias de feedback do AGN, atribuidas de forma ad hoc.
Uma discussao detalhada dos resultados da implementacao do nosso mecanismo
proposto de feedback dos jatos do AGN na simulagdo numérica da formagao de uma galdxia
disco, bem como a comparacao dos resultados tedricos com a atividade nuclear observada
em galdxias disco, podem ser encontrados no artigo Okamoto et al. (2008), que consta

anexado no apéndice C.
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Figura 4.6: Painel superior: luminosidade bolométrica irradiada pelas estrelas (linha
continua) e pelo AGN (linha pontilhada). Uma eficiéncia radiativa de 10% é assumida
para os discos finos padroes e para os ADAFs a eficiéncia tipica é 1% (eq. 4.12). Painel
inferior: poténcia de feedback liberada pelas supernovas (linha continua) e pelos jatos do
AGN (linha pontilhada). O lado esquerdo da figura mostra os resultados do modelo sem
feedback dos buracos negros (no-fb), enquanto o lado direito ilustra a simulagao que inclui
este feedback (reference).



CAPITULO 5. CONCLUSOES 126

Capitulo 5

Conclusoes

For the truth of the conclusions of physical science, observation is the supreme Court of
Appeal.
Arthur Stanley Eddington, in “The Philosophy of Physical Science” (1938)

Neste trabalho, estudamos diferentes aspectos da astrofisica dos buracos negros su-
permassivos que acretam gés a baixas taxas de acrecao, que habitam o centro da maior parte
das galaxias na época presente. Tais buracos negros dao origem a populacao dominante de
AGNSs nas galdxias préximas, os AGNs de baixa luminosidade (LLAGNS), que s@o o foco
do nosso estudo. Apresentamos o modelo fisico que é favorecido pelas observacdes para
explicar a acrecao de gds a estes buracos negros “subalimentados”, o ADAF (ver capitulo
1). Nos capitulos 2 e 3 calculamos diferentes consequéncias observacionais implicadas pela
ocorréncia deste modo de acre¢do no nicleo das galdxias proximas. No capitulo 4 inferimos
as possiveis maneiras como este regime de acregao pode afetar a formacao de uma galaxia
espiral tipica através da producao dos jatos.

No capitulo 2 inferimos que teoricamente espera-se que o modo ADAF esteja na-
turalmente associado com a producao de jatos relativisticos intensos. Estudamos dois mo-
delos fisicos para a geracao da energia transportada pelos jatos produzidos por um ADAF
ao redor de um buraco negro de Kerr: o modelo de Blandford-Znajek (BZ) e o modelo
hibrido proposto por Meier (2001). Incorporamos efeitos de relatividade geral que nao fo-
ram plenamente apreciados em trabalhos anteriores. Obtemos que a poténcia do jato Pie
em ambos modelos varia linearmente com a taxa de acreciao de gés no buraco negro M, e
que P apresenta uma forte dependéncia com o spin do buraco negro, semelhante a de-
pendéncia calculada em complexas simulagoes numéricas da formagao de jatos (McKinney,
2005, Hawley & Krolik, 2006). A nossa andlise indica que a eficiéncia de produgao dos jatos
Niet = Piet/(Mc*) pode chegar a valores tdo altos quanto 22% (modelo BZ) e 48% (mo-

delo hibrido) quando o spin aproxima-se do valor maximo. As poténcias do jato resultante
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sdo altas o suficiente para que os jatos depositem energia no ambiente do AGN e criem
mecanismos de feedback, capazes de afetar a propria evolucao da galdxia hospedeira.

Usamos os modelos de producao do jato para compreender a correlacdo empirica
entre a taxa de acrecdo e a poténcia do jato em galdxias elipticas gigantes que hospedam
LLAGNS, derivada originalmente por Allen et al. (2006) e posteriormente confirmada por
Merloni & Heinz (2007), Balmaverde et al. (2008). Adotando valores tipicos do parametro
de viscosidade do escoamento acretivo a ~ 0.04 — 0.3, a correlagao Mgondi vs. Pt implica
um intervalo pequeno de spins j =~ 0.75 — 1 e taxas de acregao M ~ (0.04 — 1)MBondi.
Na condicao de que a taxa de acrecio esteja sujeita & restricio M < Mapar ~ aMpondis
consistente com o modelo ADAF, encontramos que a correlagao observada implica j = 0.9;
i.e., a correlacao implica buracos negros com rotacdo extremamente rapida mo centro das
galdxias elipticas que hospedam LLAGNs. Tal conclusao é reforcada se o escoamento acretivo
sofrer perda de massa, energia e momentum angular via ventos/outflows, e concorda com
estimativas tedricas e observacionais dos spins de buracos negros massivos nos centros das
galdxias no universo local (e.g., Volonteri et al. 2005, 2007, Wang et al. 2006, Lagos et al.
2009, porém ver King et al. 2008, Merloni & Heinz 2008).

No capitulo 3, obtivemos que a presenga de buracos negros supermassivos “sub-
nutridos” nos LLAGNs acretando no modo ADAF — e os jatos relativisticos associados — é
marcada pela emissao continua caracteristica destes sistemas. Com o objetivo de construir
um cendrio unificado para a natureza fisica da distribuicdo espectral de energia (SED) dos
LLAGNs, nés modelamos as SEDs de um conjunto de 17 LINERs selecionadas da amostra
de Eracleous et al. (2009). Os LINERs representam a classe de AGNs de menor luminosi-
dade e grau de atividade nuclear, e sao o elo de ligagao entre as galaxias ativas e as normais
(Ho, 2008). Concluimos que a natureza das fontes centrais dos LINERSs estudados pode ser
interpretada com sucesso no contexto do modelo ADAF, com a contribuicdo da emissdo de
um jato relativistico.

Dadas as massas dos buracos negros da amostra de LINERs M ~ 107 — 10°M, e
luminosidades bolométricas Lio/LEqq ~ 1078 — 107*, derivamos a partir da nossa mode-
lagem o intervalo de taxas de acrecao M~ 1074 — 10*2MEdd, que sao consistentes com as
estimativas da taxa de acregao de Bondi quando disponiveis. Calculamos valores do raio de
transicao entre o ADAF interno e o disco fino externo no intervalo Ry, ~ 50 —10*Rg. As ta-
xas de ejecao de matéria no jato derivadas situam-se no intervalo ]\Zjet ~ 1078 — 10~ *Mgqq,
que implicam os valores da poténcia cinética do jato no intervalo Py ~ 1040 — 10%3 erg s~ !
dependendo do modelo adotado, tipicamente superando a luminosidade bolométrica por
um fator de cinco (figura 3.24). Nossos resultados sugerem que em média uma fragdo de
~ 1073 da matéria que adentra o ADAF ¢ transferida no jato relativistico e que ~ 1% da
energia de repouso associada a esta massa é transformada em energia cinética dos jatos,

embora haja uma aprecidvel incerteza na determinacao dos parametros do jato a partir
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dos ajustes espectrais. Por outro lado, a eficiéncia radiativa do ADAF é < 1073, Estes
resultados indicam que os LLAGNSs apesar de suas baixas luminosidades comparadas com
AGNs mais luminosos, produzem jatos intensos nos quais a poténcia cinética é considera-
velmente maior que a energia irradiada no escoamento, em acordo com os resultados de
estudos independentes (e.g., Heinz et al. 2007, Merloni & Heinz 2007, Kérding et al. 2008,
Shankar et al. 2008, Merloni & Heinz 2008). Nao encontramos uma correlagao clara entre a
taxa de acrecao e a taxa de ejecao a partir dos parametros inferidos da nossa modelagem,
e apontamos as possiveis explicagoes para este resultado na secao 3.3.5.

Constatamos que os LINERs da nossa amostra seguem bastante bem o “plano fun-
damental dos buracos negros” derivado por Merloni et al. (2003), Falcke et al. (2004), que
relaciona a massa do buraco negro e as luminosidades em radio e raios X, o que indica que
estes objetos sdo representativos da populagao geral de LLAGNs no que diz respeito a sua
emissdo compacta. A partir da nossa modelagem das SEDs, concluimos que cada regiao
do espectro é dominada por um determinado processo radiativo que ocorre em uma parte
distinta do escoamento. A emissao rddio (A > 1 mm) origina-se principalmente do efeito
sincrotron do jato. A emissao no intervalo 1 mm — 100 gym (rddio — infravermelho) é domi-
nada pela radiacao sincrotron do ADAF. A emissao no intervalo 10 pm — 1 pm (IR — éptico)
provém quase que inteiramente da emissao térmica do disco fino truncado, quando o raio
de transicao entre o ADAF e o disco fino é suficientemente pequeno (R ~ 50 — 500). Os
dados disponiveis neste intervalo espectral nao descartam a possibilidade de que em todos
os LINERs o raio de transicao seja pequeno, embora em muitos casos seja dificil estimar
com precisao a importancia do disco fino devido a qualidade dos dados. No caso em que
Ry, 2 500 (ou se o disco fino estiver ausente), a radiacao do disco fino nao é importante e
a emissao no IR é dominada pela radiagao sincrotron do jato.

Nés exploramos uma regiao plausivel do espago de parametros que caracteriza a
dinamica e microfisica do escoamento, e dada a incerteza nos valores destes parametros,
constatamos que diferentes cenarios fisicos envolvendo o ADAF e o jato sdo possiveis para
explicar a emissao para A < 1pm, particularmente em raios X. No primeiro cenario possivel,
o espalhamento Compton inverso dos fétons no ADAF domina completamente a emissao
em raios X (e A < 1lpum), cenario que denominamos de ADX (ADAF domina raios X). No
segundo cendrio, a emissao sincrotron opticamente fina na base do jato domina comple-
tamente o espectro em raios X, cendrio a que chamamos de JDX (jato domina raios X).
Por construgao, também é possivel um modelo no qual o jato e o ADAF contribuem com
intensidades equivalentes em raios X, e de fato constatamos que este é tipicamente o caso
quando fixamos os parametros do ADAF § ~ s = 0.3 seguindo a modelagem da SED de Sgr
A* com o modelo ADAF por Yuan et al. (2003b, 2006) (onde ¢ regula o aquecimento dos
elétrons no plasma e s controla a intensidade do vento proveniente do ADAF); chamamos

este cendrio de MW (de Milky Way). Em suma, usando somente o espectro continuo em
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raios X e dada a incerteza atual no conhecimento sobre a fisica dos plasmas no ADAF e
jato, é dificil distinguir qual o cendrio fisico que melhor explica a origem da emissao raios
X em LLAGNs: o ADAF, o jato ou possivelmente uma combinagdo de ambos. Discutimos
possiveis abordagens no futuro que permitam lancar luz sobre a questao da origem dos raios
X nos LLAGNSs na segao 3.4.

No capitulo 4, estudamos o impacto que os jatos produzidos pelos LLAGNs pode
acarretar na formacao das galaxias. Introduzimos uma nova metodologia para o mecanismo
de acregdo ao buraco negro e o feedback devido ao AGN, passivel de implementacao em
simulacoes cosmolégicas da formacao de galaxias pré-existentes. Distinguimos entre dois
modos de acre¢ao no buraco negro: disco fino padrao (para M > Mcrit) e ADAF (M < Mcrit,
onde Mgy é a taxa de acrecdo critica que separa os dois modos de acregao). Neste modelo,
seguindo as consideragoes fisicas dos capitulos 2 e 3, a producao de jatos intensos e o
consequente efeito de feedback associado ocorre apenas no modo ADAF a baixas taxas
de acrecdo. A nossa metodologia para o feedback dos buracos negros foi implementada
para estudar a co-evolugao entre o buraco negro central e a sua galdxia disco hospedeira
através de uma simulacao cosmoldgica. Esta simulacao inclui também uma metodologia
desenvolvida previamente (Okamoto et al., 2005) para modelar a formacao estelar, feedback
devido a supernovas, e a alimentacao do buraco negro central. O modelo para estimar a
taxa de acre¢@o no buraco negro é baseado no efeito de Poynting-Robertson (ou radiation
drag; Umemura 2001, Kawakatu & Umemura 2002) causado pela radiacdo das estrelas do
bojo, que conecta a atividade de formacao estelar no centro galdtico em escalas de kpc com
a taxa de acregao no buraco negro.

Os resultados da simulacao demonstram que se 10% da poténcia cinética do jato for
transferida para o gds ambiente difuso ao redor do centro galdtico, aquecendo-o, ou 100%
da poténcia for transferida para o meio interestelar denso, entdo o impacto energético dos
jatos passa a ser importante. Neste caso, depois que a maior parte da formagcao estelar cessa
devido ao consumo do gas pelo starburst no centro da galdxia, a taxa de acrecao cai abaixo
do valor critico e o disco de acrecao se torna um ADAF. Neste momento, o crescimento do
buraco negro central é praticamente interrompido, e 0 AGN feedback torna-se importante
a medida que os jatos do AGN aquecem o gds do halo e suprimem o seu resfriamento,
particularmente no centro galdtico. Consequentemente, a taxa de formacao de estrelas no
centro é reduzida a praticamente zero.

Para z > 1 o AGN é relativamente brilhante (buraco negro acretando no modo
disco fino) em relacdo a galdxia hospedeira e emite jatos fracos (radio-quiet AGN). Apés
o starburst (z < 1), a falta de gds para alimentar o buraco negro central faz com que o
AGN torne-se praticamente “invisivel” (acregdo no modo ADAF) e a galdzia hospedeira
passe a se assemelhar a uma galdzia disco que hospeda um LLAGN (i.e., nicleo semelhante

a um LINER). Neste estdgio, mesmo uma pequena atividade de formagao estelar ao redor
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do buraco negro causa a producao de jatos (estado radio-loud do AGN) que regulam o
esfriamento do gas no centro, ocasionando um padrao intermitente estocastico de acregao
de massa no buraco negro e ciclos de atividade do AGN, onde hé periodos em que nao hé
atividade nuclear e a galdxia é inativa como a Via Lactea. As propriedades do galdxia disco
stmulada e da sua atividade nuclear estao em amplo acordo com as propriedades inferidas
das observacoes da atividade nuclear em galdxias disco, no que concerne a duragao da
atividade nuclear (10® — 10 anos), os valores tipicos da luminosidade bolométrica do AGN

(Lpor ~ 10% — 10" erg s71) e poténcias do jato (Pt ~ 1012 — 10%3 erg s71).
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Apéndice A

Modelagem do espectro do

escoamento acretivo e jato

Neste apéndice descrevemos as hipdteses e equacoes basicas para o calculo do espectro do
escoamento acretivo e do jato, usado na modelagem das SEDs da amostra de LINERs
do capitulo 3. Tal modelo foi descrito em linhas gerais na secao 3.2: a parte interna
do escoamento acretivo é composta por um ADAF, que a partir do raio de transicao Ry,
torna-se um disco de acrecao fino. Na proximidade do buraco negro, parte do plasma
que compoe o ADAF é ejetado na direcdo perpendicular ao plano do disco em um jato
relativistico colimado. A estrutura do escoamento é ilustrada na figura 1.6. Nosso objetivo
nao é descrever em detalhes a teoria envolvida na modelagem dos processos radiativos que
ocorrem nas diferentes componentes do escoamento dada a sua consideravel complexidade,
porém pretendemos dar uma visao geral dos mesmos.

Os cédigos que calculam o espectro continuo do escoamento que utilizamos foram
gentilmente cedidos por Feng Yuan. O conjunto de rotinas foi escrito e aperfeicoado por Feng
Yuan, Ramesh Narayan e colaboradores ao longo dos tltimos 15 anos na linguagem Fortran
77. O célculo do espectro do disco fino e do jato nao sdo custosos numericamente, porém a
obtencao do espectro do ADAF é computacionalmente trabalhosa. Além de adaptarmos os
cédigos-fontes originais de Yuan et al. para atender as nossas necessidades, desenvolvemos
um conjunto de rotinas na linguagem Perl que facilitam o calculo do espectro para um dado
conjunto de parametros de entrada, o que é particularmente notavel no caso do calculo da
SED do ADAF. A nossa contribuicao neste sentido é descrita na secdo A.2. Escrevemos
diversas rotinas na linguagem IDL para analisar e graficar as SEDs.

Na exposicao que segue adotamos um sistema de coordenadas cilindricas (R, ¢, z),
supomos que o escoamento possui simetria em torno do eixo de rotacdo z (9/0¢ = 0) e é
estacionério (9/0t = 0).
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A.1 Disco fino “truncado”

A estrutura do disco fino é descrita em detalhes em Frank et al. (2002). Supomos que H < R
onde H ¢ a escala de altura do disco definida por H = ¢;/Qxk, Qk é a velocidade angular

Kepleriana e ¢ = (p/p)'/? é a velocidade do som. Escrevemos a equacio de Navier-Stokes

Dv

onde o é o tensor de tensoes (stress tensor) e f representa as forgas externas por unidade de
volume que atuam em cada elemento de fluido. A componente radial desta equacao pode
ser escrita como Do 2 o G
URﬁ_Ed) Ry (A.2)
levando em conta o potencial gravitacional do astro central ® = —GM/r na aproximagcao
Newtoniana, onde M é a massa do astro central e r é o raio esférico. O primeiro e o
terceiro termo da equacao (A.2) sao despreziveis comparados com os demais termos devido

a hipétese de disco fino, de forma que a velocidade circular vy é Kepleriana,

GM 1/2

Pode-se demonstrar que a velocidade radial vg é pequena comparada com vy (v < vg) €
a velocidade circular é supersonica (vy > cy).
A viscosidade do disco é parametrizada através da prescri¢ao a (Shakura & Sunyaev,
1973),
v =acsH, (A4)

onde v é a viscosidade cinemadtica (nao confundir com a frequéncia) e & é um parametro
fenomenolégico que quantifica a ignorancia a respeito do mecanismo fisico responsavel pela
viscosidade no géds, sendo que geralmente o < 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 a pode ser encontrada
nas secoes 4.6 — 4.8 de Frank et al. (2002). O mecanismo responsével pela origem da
viscosidade nos escoamentos acretivos, que explica a magnitude e a dependéncia radial de
v, € a turbuléncia MHD na forma da instabilidade magnetorrotacional, redescoberta no
contexto dos discos de acre¢ao 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 diregao vertical (7 > 1, onde 7 é a

profundidade éptica). O transporte radiativo na diregao vertical é tratado analogamente ao
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transporte radiativo radial nas estrelas, sendo que a dissipagao viscosa ocorre 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 compde o disco emite

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

SN

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

definida por

3GMM
STR30

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

disco, o é a constante de Stefan-Boltzmann e R, = 3Rg ¢ o raio interno do disco, assumindo
um buraco negro sem rotagao (Schwarzschild).
A emissao do disco é obtida integrando a contribuicao de todos os anéis, de forma

que

L, = 2 chv[KT(R) _ | (A.6)

_ 16m%hcosiv® /Rout RdR
C

Rix
onde 7 é o angulo da linha de visada do observador com a normal do disco, Ry, é o raio interno
onde o disco é “truncado”, Rqy: € o raio externo onde ele termina, e v a partir deste ponto
passa a ser definida como a frequéncia da radiacao emitida. Percebemos o resultado notavel
de que o espectro emitido por um disco fino opticamente espesso independe da prescri¢ao
da viscosidade. A forma de L, corresponde & superposicao da emissdo de uma série de
corpos negros com temperaturas variaveis. A figura A.1 mostra o espectro esquematico de
um disco fino.

Levamos em conta a iluminagéo do disco fino pela radiacao do ADAF, que absorve
e reprocessa uma parte dessa radiacdo, e o restante é refletido. A emissdo do disco fino
iluminado pelo ADAF é feita usando o modelo proposto por Chiang (2002), Chiang & Blaes
(2003). Convém notar que para os parametros tipicos que adotamos, o espectro do disco
fino iluminado é praticamente idéntico ao espectro de um disco que nao sofre iluminagao.

Assim, os parametros que descrevem o espectro emitido por um disco fino ao redor
de um buraco negro sao M, M , &, Ryp e Rout. Como mencionamos na secao 3.2.2, fixamos
Rout = 10°Rg na nossa modelagem. Para R < Ry, o disco fino transforma-se num ADAF
através de mecanismos que nao sao bem compreendidos (Meyer & Meyer-Hofmeister, 1994,
Narayan et al., 1998, Narayan & McClintock, 2008), de forma que o raio externo do ADAF

¢ igualado ao raio interno do disco.
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Figura A.1: Espectro esquematico de um disco fino ao redor de um buraco negro. Na
notagao da figura, Ry, = R,. Figura obtida de Lada (2002).

A.2 ADAF

Revisoes abrangentes sobre a fisica do ADAF podem ser encontrados em Narayan et al.
(1998), Kato et al. (2008), Narayan & McClintock (2008). Nesta secao faremos um breve

resumo da estrutura do escoamento e processos radiativos envolvidos.

A.2.1 Equagoes basicas

Assume-se que existe no ADAF um campo magnético orientado aleatoriamente (tangled)
que estd em equiparticao com o gas, tal que esse campo exerce uma pressao magnética ppy

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

P = Dg + Pm :PC§7 (A7)
pg = Op, (A.8)

B2
pm=(1-Bp= 2, (A.9)

onde py ¢ a pressao do gas e [ relaciona-se com o parametro de plasma usual Bplasma
através da relacao Bplasma = /(1 — ). A pressao de radiacao nao é considerada, ja que ela
¢ desprezivel (Narayan & Yi, 1995b).

Assume-se que as duas espécies que compoem o plasma totalmente ionizado, fons e

elétrons, estdo termalizadas em duas temperaturas distintas T; e T, tais que T; > T.. As
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duas espécies interagem entre si apenas através de forcas de Coulomb e sao continuamente
aquecidas pela dissipagao viscosa. Uma fracao significativa da energia térmica dissipada
por viscosidade é armazenada nos ions e somenta uma fracao d da dissipagao é transferida
para os elétrons. Como estes esfriam mais eficientemente que os fons, os elétrons acabam
termalizando a uma temperatura mais baixa, dentro de uma escala de tempo menor que
o tempo necesséario para que as duas espécies atinjam a mesma temperatura (que por sua
vez é maior que a escala de tempo de acregao, t,e.). Esta hipdtese de dupla temperatura
remete aos trabalhos pioneiros de Shapiro et al. (1976), Ichimaru (1977) e Rees et al. (1982)
(ver Narayan et al. 1998, Narayan & McClintock 2008). O valor de ¢ pode ser tao pequeno
quanto 1073 — como nos modelos antigos para o ADAF (Narayan & Yi, 1995b, Narayan
et al., 1998) — e tao grande quanto 0.5, conforme estudos recentes tém explorado (Quataert
& Narayan, 1999, Yuan et al., 2003b, Sharma et al., 2007, Narayan & McClintock, 2008)
As equacoes basicas necessarias para descrever a dinamica e a energética do ADAF
sdo as equagdes de Navier-Stokes, da continuidade e da conservacdo da energia. A dedugao
da forma das equacOes mostradas abaixo pode ser encontrada em Frank et al. (2002),
Thompson (1972), Manmoto et al. (1997). As componentes radial e azimutal da equagao

de Navier-Stokes (A.1) estaciondria (0/0t = 0) podem ser escritas respectivamente como

0 9 0 ov Op
— — =— — - — R— Al
3R (Rpv) + R@z (pvRrvy) p <R3R v¢> R@R’ (A.10)
0 0 0
ﬁ (R2p’l)R’U¢) + R&(R[)U(b’vz) = @ (RQO'Rd)) s (All)

levando em conta a contribuigao da pressao magnética (A.9) criada pela forga de Lorentz,
onde ogy é a componente R¢ do stress tensor, que de acordo com a prescricao a pode ser
escrita como ors = ap e ® é o potencial gravitacional adotado. Como o ADAF localiza-se
préximo 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 equagoes Newtonia-
nas para descrever satisfatoriamente os efeitos da relatividade geral na dinamica dos dis-
cos de acrecao nas proximidades de um buraco negro de Schwarzschild (r > 2Rg), desde
que modifiquemos o potencial gravitacional de ® = —GM/r (potencial Kepleriano) para
® = —GM/(r — Rs) (potencial pseudo-Newtoniano), onde r é o raio esférico. As unicas
desvantagens de tal aproximacao é que ela nao leva em conta os efeitos de frame dragging
causados pela métrica de Kerr (Misner et al., 1973).
A equacgao da continuidade
dp

N +V-(pv)=0 (A.12)
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pode ser escrita como

0 0
55 (BpvR) + Ro-(pv2) =0, (A.13)

que integrada na direcao vertical implica
M = —27Rug¥ = constante (A.14)

no caso em que nao ha perda de massa no ADAF, como no modelo cldssico (Narayan & Yi,
1995b, Narayan et al., 1998) (onde ¥ = 2Hp é a densidade de coluna vertical de massa).
Por outro lado, avancos tedricos e computacionais demonstraram que somente uma parte do
gas suprido na parte externa do ADAF acaba atingindo o horizonte de eventos do buraco
negro, devido & perda de massa na forma de ventos/outflows ejetados da superficie do
ADAF, ou ainda devido a presenga de convec¢ao no escoamento que interromperia parte da
acregao. Estes resultados foram obtidos inicialmente através de trabalho analitico (Narayan
& Yi, 1994, Blandford & Begelman, 1999, Narayan et al., 2000, Quataert & Gruzinov, 2000)
e depois confirmados por simulagbes numéricas hidrodinamicas e magnetohidrodindmicas
(Stone et al., 1999, Hawley et al., 2001, Igumenshchev et al., 2003, De Villiers et al., 2003,
McKinney & Gammie, 2004, McKinney & Narayan, 2007). Blandford & Begelman (1999)
modelaram a “perda de massa” dos ADAFs introduzindo o parametro s de forma que a

taxa de acrecdo passa a variar com o raio com a dependéncia

) ) R \*
v Mout< ) , (A.15)
Rout

ao contrario da equacdo A.14, onde M,y é a taxa de acre¢dao no raio externo do ADAF
Ryt Esta parametrizacao da taxa de acregao foi confirmada por simulagoes (Stone et al.,
1999, Igumenshchev et al., 2003) e é adotada na nossa modelagem. Seguindo os resultados
dessas simulagoes da dinamica dos ADAFs, na nossa modelagem permitimos que o valor
de s possa variar no intervalo 0 < s < 1, levando em conta a incerteza na determinagao da
quantidade de gés cuja acrecao é interrompida pelos ventos e/ou convecgao.

Para determinarmos 7; e T, necessitamos de uma equacao de estado para o gas e
da equacao de energia para cada espécie. A equacao de estado para o gds pode ser escrita
como

pk pk

Pg = Di + Pe = T; + T, (A.16)
Himy HeMH

onde p; e pe sdo as pressoes do géas devido a fons e elétrons, p; = 1.23 e pe = 1.14 sao os
pesos moleculares médios das duas espécies correspondentes a abundéancias césmicas, e my

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

1 D
T ds; = —— dp'—w—]d>, A7
pljas; ~ 1( j P P ( )
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onde j ¢ o indice que indica fons ou elétrons, s; é a entropia especifica de cada espécie e
v=(8—=30)/(6 —35) é o indice adiabatico (Esin, 1997). As equagoes de energia para cada

espécie podem ser escritas como

0s; 0s; ~
adv ? ? + ie
A = poT; — +v,— | =(1-9 — , Al
% P <UR3R v 32) ( Ja 1 (A.18)
Js Js ,
adv e e + ie _
= o (R 2 40,222 = 6¢F + ¢ — g, Al
9e 1Y (UR OR v 92 ) q q 9rad ( 9)

onde q?d"

(energia volume™! tempo~!), ¢* = 0reROQ/OR representa o aquecimento do plasma por

= quj representa a adveccao de energia térmica por cada uma das espécies

dissipacao viscosa (2 é a velocidade angular), qf é a energia que cada espécie recebe sepa-
radamente, f; representada a fracao de energia advectada por cada espécie, ¢'° sdo as trocas
energéticas entre as duas espécies por colisdes Coulombianas, § € a fracao da energia térmica
depositada nos elétrons e ¢, representa o esfriamento do plasma mediante irradiacao dos

elétrons.

A.2.2 Condicoes de contorno

Antes de calcular os processos radiativos e o espectro do escoamento, é necessario resol-
ver numericamente a estrutura global e a dindmica do ADAF, que consiste em integrar as
equacgoes A.10, A.11 e A.15 com condigoes de contorno apropriadas. Isto consiste de um
problema de valor de contorno de dois pontos, que é resolvido através do shooting method
variando o autovalor j (momentum angular por unidade de massa do escoamento no ho-
rizonte de eventos) até que a velocidade radial se torne supersonica no raio sonico Rsonic
(“condig¢ao sonica”, que também é usada para obter a solugdo do escoamento de Bondi,
Frank et al. 2002). O cédigo de Yuan nao contém implementado o shooting method para
resolucao das equacoes, ou seja, o usudrio deve basicamente obter por tentativa e erro o
valor j para o qual a condicao sénica é obedecida. Da mesma forma que a solucdo de Bondi
(ver §2.5 de Frank et al. 2002, particularmente a figura 2.1), nas proximidades de Rgonic
solugdo ADAF é instavel, o que torna consideravelmente dificil o processo de obter o valor
de j apropriado. Para contornar este problema de instabilidade numérica, escrevemos um
conjunto de rotinas na linguagem Perl que implementam o shooting method para obter a
solugdo ADAF, calculando automaticamente o autovalor que obedece a condicao sénica.
Além da condigdo sonica, ha trés condigoes de contorno que devem ser obedecidas,
especificadas em termos das trés variaveis do problema: T;, T, e a velocidade radial v = vpg
(ou equivalentemente a velocidade angular ) (Yuan et al., 2000). Seguindo Yuan et al.
(2008), quando o raio externo do ADAF ¢é Rt ~ 10*Rg nés adotamos as condigdes de
contorno Touti = 0.27%ir, Toute = 0.19T4ir € Aouy = 0.2, onde a temperatura de virial é
dada por Ty = 3.6 X 1012(RS/R) K, A = v/es é o nimero de Mach e ¢4 é a velocidade
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adaf

do som adiabdtica. Quando R ~ 10°Rg nés adotamos as condicoes Tout,i = 0.6T4ir,
Toute = 0.08Tyir € Aoy = 0.5. N6s verificamos que se estas condigoes de contorno sao

modificadas ligeiramente, o espectro resultante nao varia significativamente.

A.2.3 Calculo do espectro

Depois que a solucao global para a estrutura do ADAF é calculada como descrito acima,
resta calcular o espectro do escoamento, que depende dos perfis de densidade e temperatura
dos elétrons (solugao das equagoes A.16, A.18 e A.19). A etapa crucial na determinagao do
espectro emitido pelo ADAF consiste em calcular g4, que depende dos processos radiativos
levados em conta na modelagem. Neste caso, os processos radiativos relevantes sao emissao
de radiagao sincrotron, bremsstrahlung e espalhamento Compton inverso (Rybicki & Light-
man, 1979, Shu, 1991) dos fétons provenientes do préprio ADAF, de forma que podemos

escrever a relacao
q;d = qs_ynch + ql;rems + qaompton' (A20)

O calculo da luminosidade ¢é feito integrando a emissividade ¢, do plasma sobre o volume
para cada frequéncia, sendo que ¢, depende dos processos radiativos considerados. O modelo
numérico implementado por F. Yuan para o céalculo do espectro é baseado principalmente
na abordagem de Manmoto et al. (1997) (ver também Narayan et al. 1997, Esin 1997, Yuan
et al. 2003b, 2005).

Para fins numéricos, o ADAF é representado por véarias cascas concéntricas igual-
mente espagadas em log(r). Os valores das varidveis dinamicas relevantes do ADAF sao
obtidos numericamente para cada casca. Os perfis de temperatura dos elétrons e fons e o
valor de f sao determinados iterativamente até que os seus valores satisfacam as equagoes
(A.16), (A.18) e (A.19) para cada casca.

Dada a natureza nao-local das interagoes radiativas, onde a radiacao 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 itera-
tivo de espalhamento (iterative scattering method, Narayan et al., 1997, Manmoto et al.,
1997), valido para meios opticamente finos. Este método fornece a taxa de resfriamento
dos elétrons em cada parte do escoamento, bem como o espectro visto por um observador
no infinito. Neste método, um grande numero de raios é gerado a partir de cada parte
do escoamento em todas as direcoes, e a trajetéria desses raios é seguida, calculando-se
o espalhamento que esses raios sofrem pelas demais cascas. Dessa forma sao calculadas
iterativamente as matrizes de probabilidade Pj, cujos elementos dao a probabilidade de

que fétons emitidos pela casca j do ADAF sejam espalhados pela casca k. Em sintese, o
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método iterativo garante que sejam computados adequadamente os efeitos do espalhamento
Compton da emissao sincrotron no ADAF.

A figura A.2 mostra um espectro esquematico de um ADAF ao redor de um buraco
negro. Os parametros que descrevem o espectro emitido por um ADAF ao redor de um
buraco negro sao M, M, a, 3,9, s,ve Rapar, onde Rapar = Ry, é o raio externo até onde
0 ADAF se prolonga, que coincide com o raio de transi¢ao entre o ADAF e o disco fino, 3
é o parametro de plasma e 7 é o indice adiabatico. O raio interno do ADAF é dado pelo
raio da érbita estavel mais préxima de um buraco negro de Schwarzschild, que corresponde
a 3Rg. Conforme mencionamos na secao 3.2.4, nés adotamos a = 0.3, 6 =09 e v = 1.5
seguindo outros autores (Yuan et al., 2003b, Nemmen et al., 2006, Wu et al., 2007, Yuan
et al., 2009).

A.3 Jato

O modelo para o espectro do jato relativistico que adotamos é baseado no modelo dos
choques internos (e.g., Piran 1999), que foi inicialmente utilizado para interpretar os gamma-
ray bursts afterglows (van Paradijs et al., 2000, Mészaros, 2002) e que também é utilizado na
modelagem da emissao dos jatos relativisticos em AGNs (e.g., Spada et al. 2001, Nemmen
et al. 2006, Wu et al. 2007, Yuan et al. 2009) e bindrias em raios X (Yuan et al., 2005).

A metodologia de calculo do espectro é descrita em linhas gerais abaixo (para mais
informagoes, ver Spada et al. 2001, Yuan et al. 2005). Parte do gds no ADAF é transferido
na direcao do jato, formando uma onda de choque estaciondria na regiao do jato mais
préxima do buraco negro. Uma fracao Z\Zjet do material é transferida para o jato, no qual as
particulas atingem velocidades relativisticas. O jato é modelado como tendo uma geometria
conica (Blandford & Konigl, 1979) com um semi-angulo de abertura ¢ e um fator de Lorentz
global I'; (bulk Lorentz factor), que sao constantes ao longo do jato. O angulo de inclinagao
do jato com relagao a linha de visada é obviamente o mesmo angulo ¢ do disco de acrecao

fino. A taxa de ejecao relaciona-se com a densidade através da equacao
Njew = 7226%(2)uy, (A.21)

onde p(z) é a densidade de plasma no jato a uma distancia z do buraco negro, medida num
referencial comével com o plasma, e I'; = [1 — (v/ 0)2] A geometria do jato é ilustrada
na figura A.3.

A principal hipdtese do cendrio dos choques internos é que a “fonte central” injeta
matéria-energia nos jatos de uma forma intermitente; desta forma, camadas do plasma com
velocidades maiores acabam se colidindo com camadas mais lentas, dando origem & formagao
de choques internos no jato (dai o nome do modelo, ver figura A.3). A distancia minima

percorrida pelas camadas antes de uma colisao é zg ~ F?RS (Piran, 1999, Spada et al.,
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Figura A.2: Espectro esquemaético 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 1, enquanto a linha
pontilhada corresponde a m ~ 1, onde Meie € 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 radiagao, onde r = R/Rg. Figura obtida de Narayan
et al. (1998).

2001). Os choques convertem a energia cinética do jato em energia interna das particulas,
aquecendo o plasma no jato, amplificando o campo magnético e acelerando uma pequena
fracao dos elétrons &, a velocidades relativisticas, que passam a seguir uma distribuigao de
energias que ¢ uma lei de poténcia de indice p. Dada a incerteza na fisica dos choques,
introduzimos dois parametros adimensionais que caracterizam a densidade de energia dos
elétrons acelerados e do campo magnético amplificado, €. e eg; tais parametros quantificam a
fracao da densidade de energia nos choques armazenada nos elétrons e no campo magnético,

respectivamente (ver Yuan et al. 2005 para mais detalhes).
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A densidade de energia no choque gerado pelas colisdes internas no plasma, medida

no referencial comével com o jato, é dada por (Spada et al., 2001)
ey = 'ygnngCQ, (A.22)

—-1/2
onde o = {(I’? + 1)/2] ¢ o fator de Lorentz do choque interno, ny = (4y2 + 3)n1 ¢é a
densidade de particulas apds o choque e ny é a densidade antes do choque calculada através
da equacao A.21. Apds passarem pelo choque interno, os elétrons passam a seguir uma

distribuicao de lei de poténcia de densidades, dada por*

np1(Ye)dve = Nyt (p — 1)7eve PV de, (A.23)

para . > 7. (que é tipicamente a situacao fisica no caso dos LLAGNs, Yuan et al. 2009),
onde

Npl = 5@77‘2'71?;1;11 (A24)

(Bednarz & Ostrowski, 1998, Kirk et al., 2000). 7. é o fator de Lorentz de resfriamento dos

elétrons, obtido a partir da relagao t;aq = tqyn na qual

3 8mmec

Lo (A.25)

lrad =
é a escala de tempo de resfriamento dos elétrons e tqyn = 2/c é a escala de tempo dinamico
do jato (Yuan et al., 2005). Logo, a condi¢do . > 7. corresponde a situagdo na qual
trad < tdyn. Ymin €std associado a energia interna dos elétrons logo apos serem acelerados
no choque interno, e pode ser calculado usando as condi¢oes de Hankine-Hugoniot (Frank
et al., 2002) que resultam na equagao (Yuan et al., 2002b, 2005)

p—1 o_
Nplmeczp — Q'yrznif = e.Uqg, (A.26)

onde Uy, = (72 — 1)ngmec? é a energia interna do choque interno. A equacdo acima resulta

em 1
p— mp €e
in = - 1)———. A27
“Ymin (’72 )p “2m, £, ( )

O campo magnético amplificado pelo choque é dado por (Yuan et al., 2002b)
B2

g = EBUsh = EB("}/Q — 1)n2mp02. (A.28)

*Cabe aqui fazer uma distingdo entre o bulk Lorentz factor I';j, medido no referencial do observador, e o
fator de Lorentz “aleatério” 7., medido no referencial comével com o jato (Spada et al., 2001).
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A maior parte dos elétrons no jato retém uma distribuicao de velocidades Maxwel-
liana, cuja temperatura é calculada a partir das condi¢des de Hankine-Hugoniot aplicadas
na onda de choque estaciondria formada na regiao de transicdo entre o ADAF e o jato
(ver figura A.3). Como o espectro do jato nao possui dependéncia consideravel em T, e T;,
pois a emissao é completamente dominada por elétrons nao-termalizados, nés adotamos por

simplicidade T; = 6.3 x 101! K and 7, = 10° K nos nossos calculos do espectro do jato.

»—T—— Internal shock
T

bending shock
L7

Figura A.3: Tlustragao da estrutura do jato, mostrando a posi¢ao do choque interno (loca-
lizado a uma distancia zy ~ F?RS) e da onda de choque que se forma devido ao desvio da
trajetoria do gds do ADAF na diregao do jato. Figura obtida de Yuan et al. (2003a).

Dois processos radiativos contribuem para o espectro continuo do jato: radiacao
sincrotron e espalhamento Compton inverso atuando nos préprios fotons provenientes do
efeito sincrotron do jato (“sincrotron auto-Compton”, do inglés synchrotron self-Compton).
Nés consideramos apenas a emissao sincrotron no calculo do espectro, pela seguinte razao.
Wu et al. (2007) demonstrou que quando o valor de ]\Zjet é muito pequeno (]\}Ijet < 0-01MEdd
tipicamente), como é o caso dos LLAGNs estudados neste trabalho, a razao entre a densidade
de energia dos fétons e a densidade de energia do campo magnético é muito pequena. Nestas
condigoes, a emissao sincrotron auto-Compton no jato é varias ordens de magnitude menor
que a emissao sincrotron.

O espectro é obtido resolvendo a equacao de transporte radiativo para cada ponto

do jato, integrando a funcao fonte

, (A.29)
Kth + Kpl
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onde j e K neste contexto sao os coeficientes de emissao e absorcao dos elétrons em distri-
buigoes térmicas (sub-indice th) e ndo-térmicas (sub-indice pl), apropriados para a radiagdo
sincrotron (Rybicki & Lightman, 1979, Shu, 1991, Spada et al., 2001) levando em conta efei-
tos relativisticos (e.g., beaming). A forma esquemdtica do espectro resultante ¢ ilustrada
na figura A.4. A parte do espectro que abrange o radio é causada pela emissdo sincrotron
auto-absorvida que origina-se nas regioes do jato distantes do local onde ocorre o choque
interno (z > z), e a forma aproximada desta porcdo do espectro é dada por L, o 1/
(espectro plano). A parte da radiacdo que abrange altas energias (raios X) ocorre na regiao
imediatamente apds o choque interno (z ~ zp), e a forma do espectro é dada por L,, vP/2,

Os parametros para cédlculo do espectro do jato correspondem a M, Z\'Ijet, P, €, €B,
I, ie&. Como mencionamos na se¢ao 3.2.3, para fins de clculo do espectro nés fixamos os
parametros I'; = 2.3, i = 30° e £, = 10% seguindo outros autores (Nemmen et al., 2006, Wu
et al., 2007), a ndo ser que para um determinado objeto existam estimativas observacionais

independentes de ¢ ou I';.

10cm 1cm  1mm 100um10pm 1um 1000A 0.1keV 1keV 10keV100keV

44 T T T T T T T T T T T
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L L,~v" i
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Figura A.4: Forma esquemética do espectro emitido pelo jato e as diferentes partes do
espectro.
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Apéndice B

Ajustes das SEDs dos LINERs

No capitulo 3 discutimos os ajustes das SEDs de 4 LINER, em detalhes, que consideramos
os objetos com as propriedades mais ilustrativas da nossa amostra: M81 (§3.3.1), NGC
3998 (§3.3.2), M87 (§3.3.3) e NGC 4594 (§3.3.4). Neste apéndice, apresentamos os ajustes
das SEDs dos 13 LINERs que nao foram discutidos naquele capitulo. As tabelas B.1 e B.2
mostra os parametros dos ajustes dos modelos tedricos para cada galdxia e as figuras que
seguem apresentam as modelos para cada SED bem como as observagoes.

Para cada objeto ha tipicamente trés ajustes diferentes, que correspondem a trés clas-
ses de modelos conforme discutimos no capitulo 3: ADX ( “ADAF-dominated in X-rays”),
no qual o ADAF domina a emissao raios X; JDX ( “jet-dominated in X-rays”), no qual o
jato domina completamente a emissao raios X; e MW ( “Milky Way”), que corresponde ao
modelo no qual fixamos os parametros § = s = 0.3, inferidos por Yuan et al. (2003b, 2006)

a partir da sua modelagem da SED de Sgr A*, o niicleo da nossa galéxia.



Galédxia Modelo m i (°) Mout Ttr 0 s Mjet P €e €B Pt
NGC 4143 JDX 2 x 10° 30 25x 103 70 001 08 14x10°% 16 0.03 0.1 1.9 x 1072
NGC 4143 ADX 2 x 108 30 2.5 x 1073 70 0.1 076 12x1077 22 0.03 0.1 1.6 x 104!
NGC 4143 MW 2 x 108 30 5x 104 30 0.3 0.3 8 x 107 2.3 0.09 4x107% 1.1 x 1042
NGC 4278¢ JDX 4x 108 3 4x10~% 30 0.3 0.7 9x10~% 1.6 10~3 0.9 101
NGC 4278 ADX 4 x 108 3 7x 1074 40 0.01 0.18 35x107% 23 103 0.01 4 x 1042
NGC 4278 MW 4 x 108 3 4x10~4 30 0.3 0.3 5x10~6 1.7 10—3 0.9 5.7 x 1042
NGC 4374 JDX 7.9 x 108 30 1.5 x 10 % 30 03 03 16x10° 22 9x10° 8x10° 84x10%
NGC 4374 ADX 7.9 x 108 30 3.95x10"% 150 0.01 0.1 4%x10°7 2.4 0.01 0.1 2.1 x 1042
NGC 4374 MW 7.9 x 108 30 1.5 x 1074 001 01 33x107% 22 4x103% 8x107% 1.7x10%
NGC 4579 JDX 6.3x 107 45 0.021 150 0.01 06 13x10°% 18 0.12 2x10°° 5.5 x 108
NGC 4579 ADX 6.3 x 107 45 0.021 150 0.01 02 14x107% 22 0.0115 8x 1073 6 x 1042
NGC 4579 MW 6.3 x 107 45 25x1073 100 0.3 0.3 9x107° 21 0.35 8 x107% 3.8 x10%3
NGC 4736 JDX 1.3 x 107 30 9x 1073 100 0.01 0.8 1.3x10°% 1.6 0.045 0.1 1.1 x 10%
NGC 4736 ADX 1.3 x 107 30 9x 1073 100 0.01 0.56 7.5x1077 2.2 0.01 0.01 8 x 1040
NGC 4736 MW 1.3 x 107 30 103 30 0.1 0.5 4.6x1077 2.2 0.12 9x 1073  4x10%

Notas:

(a) O fator de Lorentz adotado para este objeto é I'; = 1.5 (Giroletti et al., 2005).

Tabela B.1: Parametros utilizados na modelagem das SEDs dos 5 LINERs restantes do grupo A. O significado fisico destes parametros

¢ descrito na secao 3.2.
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Galédxia Modelo m i (°) Mout Ttr 4 s Mjet P €e €B Piey
NGC 15532 JDX? 7.9 x 107 30 10—1 10T 03 03 2x10°F 1.9 0.1 0.1 1072
NGC 1553 ADX 7.9 x 107 30 25x107% 10* 03 03 7x10°7 2.5 0.1 0.08 3.7 x 104!
NGC 2681 JDX 1.3 x 107 30 | Sem ADAF [ 5x10°7 2.1 0.2 0.1 4.3 x 1070
NGC 2681 ADX 1.3 x 107 30 75x107%  10* 0.01 0.3 10~7 2.5 0.1 0.1 8.7 x 1039
NGC 2681 MW 1.3 x 107 30 1.8x1073 10* 0.3 03 5x10°7 2.3 0.1 0.01 4.3 x 1010
NGC 3169 JDX  6.3x107 30 | Sem ADAF [ 3x107° 28 099 15x10°7 1.3x10%
NGC 3169 ADX 6.3 x 107 30 0.015 100 0.01 0.3 25x107% 22 0.01 0.01 1042
NGC 3169 MW 6.3 x 107 30 2x 103 100 0.3 03 13x107° 23 0.2 10—3 5.5 x 1042
NGC 3226 JDX 1.3 x 108 30 | Sem ADAF | 10-© 2.2 0.5 2x 103 87 x 10%T
NGC 3226 ADX 1.3 x 108 30 55x1073 100 0.01 0.3 5x10°7 2.3 0.1 0.01 4.3 x 104t
NGC 3226 MW 1.3 x 108 30 103 100 0.3 0.3 10-6 2.3 0.4 103 8.7 x 104!
NGC 3379 JDX 1.6 x 108 30 ] Sem ADAF 2x1079 205 0.2 0.15 2.1 x 1039
NGC 3379 ADX 1.6 x 108 30 6.5x10% 10* 001 0.3 Sem jato
NGC 3379 MW 1.6 x 108 30 3x10~* 10¢ 01 0.3 8x10710 2.2 0.2 0.15 8.6 x 1038
NGC 4457 JDX 7.9 x 10° 30 | Sem ADAF [ 11x10°% 201 03 0.01 5.8 x 1070
NGC 4457 ADX 7.9 x 106 30 22x107% 10* 01 03 4x10°7 2.5  0.05 0.01 2.1 x 1040
NGC 4457 MW 7.9 x 106 30 1.7x1073% 10* 0.1 03 2x10°7 2.3 0.25 0.01 1.1 x 1040
NGC 44949 JDX 3.4 x 107 30 ] Sem ADAF | 106 2.01 0.6 10-3 2.3 x 101
NGC 4494 ADX 3.4 x 107 30 6.5x10~% 10* 0.01 0.3 107 2.3 0.1 0.01 2.3 x 1040
NGC 4494 MW 3.4 x 107 30 1.4x1073% 10* 03 03 2x10°7 2.5 0.6 0.01 4.6 x 1010
NGC 45482 JDX 3.4 x 107 30 ] Sem ADAF [ 15x10°° 22 0.1 0.01 3.4 x 1077
NGC 4548 ADX 3.4 x 107 30 8 x 1073 104 001 03 5x10°7 2.5 0.1 0.01 1.1 x 1041
NGC 4548 MW 3.4 x 107 30 1.5x1073% 10* 0.3 0.3 10-6 2.5 0.3 103 2.3 x 104!

Notas:

(a) Luminosidade em rddio (5 GHz) estimada usando a correlacdo dada pela equagéo 3.6 de Merloni et al. (2003).

(b) Este modelo nao ajusta bem a emissao radio.

Tabela B.2: Parametros utilizados na modelagem das SEDs dos 8 LINERs do grupo B. O significado fisico destes pardmetros é
descrito na secdo 3.2. Nos campos da tabela onde estd escrito “sem ADAF” ou “sem jato”, ndo implica que o ADAF ou o jato ndo

estejam presentes fisicamente no escoamento, apenas que sua emissao nao é importante naquele particular ajuste.
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Ajustes das SEDs de NGC 4143 e NGC 4278 (grupo A).
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Ajustes das SEDs de NGC 4374 e NGC 4579 (grupo A).
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Ajustes da SED de NGC 4736 (grupo A).
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Ajustes da SED de NGC 1553 e NGC 2681 (grupo B).
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Ajustes da SED de NGC 3169 e NGC 3226 (grupo B).
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Ajustes da SED de NGC 3379 e NGC 4457 (grupo B).
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Ajustes da SED de NGC 4494 e NGC 4548 (grupo B). |
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Apéndice C
Artigos publicados

Este apéndice lista as trés publicagoes que resultaram do trabalho descrito nos capitulos 2
e 4:

e Nemmen et al. 2007, in The Central Engine of AGN, ed. L. C. Ho, J. M. Wang
e Nemmen et al. 2007, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 377, 1652

e Okamoto, Nemmen & Bower. 2008, Monthly Notices of the Royal Astronomical Soci-
ety, 385, 161

Para obter a versao eletronica destes artigos, basta acessar por exemplo o endereco eletronico
http://adsabs.harvard.edu/ ou http://arxiv.org/.
O contetudo do capitulo 3 serd incluido num artigo que encontra-se atualmente em

estagio de preparacao.
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