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Agradeço primeiramente à Profa. Thaisa, pela confiança depositada no meu traba-

lho, e pela orientação e conselhos sempre necessários. Com ela tive um exemplo inspirador
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Resumo

Há evidências contundentes de que uma parcela significativa das galáxias no uni-
verso presente hospedam buracos negros supermassivos que acretam gás a baixas taxas.
Tal acreção origina os núcleos ativos de baixa luminosidade (LLAGNs), que constituem a
população dominante de AGNs nas galáxias próximas. O objetivo deste trabalho é elucidar
a natureza da fonte central dos LLAGNs, comparando diversos v́ınculos observacionais com
as previsões de modelos para o processo de acreção. Para este fim, adotamos o modelo de
escoamento acretivo favorecido para buracos negros “subalimentados”, o ADAF (advection-
dominated accretion flow), que possui baixa eficiência radiativa ao contrário do disco de
acreção fino que ocorre nos quasares distantes.

Analisamos dois modelos f́ısicos para a produção dos jatos nos ADAFs, nos quais
a potência dos jatos depende do spin do buraco negro – o modelo de Blandford-Znajek
e o modelo h́ıbrido proposto por Meier – incorporando efeitos de relatividade geral. A
nossa análise indica que a potência do jato é uma fração significativa da energia de repouso
associada à massa acretada, quando o spin do buraco negro é alto. Aplicamos tais modelos
a galáxias eĺıpticas gigantes que hospedam LLAGNs e obtemos que os modelos explicam a
natureza da correlação observada entre a taxa de acreção de Bondi e a potência do jato.
Nossos resultados indicam que os buracos negros centrais nas galáxias eĺıpticas próximas
devem estar rotando rapidamente (a/M > 0.9).

Nós modelamos as distribuições espectrais de energia (SEDs) de um conjunto de 17
LINERs (low ionization emission-line region). A partir da nossa modelagem, conclúımos que
a natureza das fontes centrais dos LINERs pode ser interpretada com sucesso no contexto do
modelo ADAF, com a contribuição da emissão de um jato relativ́ıstico. Nossos resultados
indicam que os LLAGNs produzem jatos intensos, nos quais a potência cinética é maior
que a luminosidade bolométrica. O seguinte cenário f́ısico é favorecido para a origem da
emissão nuclear dos LINERs. A emissão rádio (λ > 1 mm) origina-se da radiação śıncrotron
do jato; no intervalo 1 mm - 100 µm, a emissão é dominada pela radiação śıncrotron do
ADAF; no intervalo 10 µm - 1 µm, a radiação provém da emissão térmica do disco fino
truncado. Dada a incerteza atual no conhecimento sobre a f́ısica dos plasmas nos ADAFs e
jatos, diferentes cenários f́ısicos são posśıveis para explicar a origem da emissão raios X em
LLAGNs: o ADAF, o jato ou uma combinação de ambos.

Apresentamos também uma nova implementação do feedback devido aos jatos dos
AGNs em simulações da formação de galáxias. Consideramos dois regimes de acreção de-
pendendo da taxa de acreção: disco fino padrão e ADAF; apenas os ADAFs são responsáveis
pela produção de jatos intensos. A nossa metodologia para o feedback foi implementada
para simular a coevolução entre o buraco negro central e a sua galáxia hospedeira. Obtemos
que para z > 1 o AGN é relativamente brilhante (acreção via disco fino) em relação à galáxia
e produz jatos fracos. Para z < 1, a falta de gás para alimentar o buraco negro central faz
com que o AGN torne-se praticamente “inviśıvel” (acreção via ADAF) e a galáxia torna-se
uma galáxia disco hospedando um LLAGN. Neste estágio, a produção de jatos intensos
suprime parte da formação estelar na galáxia e regula a acreção de gás ao centro, criando
ciclos de atividade do buraco negro central, onde há peŕıodos em que a galáxia é inativa
como a Via Láctea. As propriedades da galáxia simulada e da sua atividade nuclear estão
em amplo acordo com as propriedades inferidas de observações.
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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 LLAGNs, 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 LLAGNs, 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 ADAFs 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
(λ > 1 mm) is originated in the jet synchrotron radiation; in the wavelenght range 1 mm
- 100 µm, the emission is dominated by the ADAF synchrotron radiation; over the range
10 µm - 1 µm, 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 LLAGNs: 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.
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Apêndice A Cálculo do espectro do escoamento . . . . . . . . . . . . . . . . . 131

A.1 Disco fino “truncado” . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 132

A.2 ADAF . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 134

A.2.1 Equações básicas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 134

A.2.2 Condições de contorno . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 137

A.2.3 Cálculo do espectro . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 138

A.3 Jato . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 139
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A.1 Espectro esquemático de um disco fino ao redor de um buraco negro . . . . 134
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Caṕıtulo 1

Introdução

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

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

Os núcleos ativos de galáxias (AGNs, de active galactic nuclei) estão entre os objetos

astronômicos mais espetaculares que podemos observar. As luminosidades t́ıpicas emitidas

situam-se entre ∼ 1038 para os AGNs menos luminosos, até ∼ 1048 erg s−1 para os mais

luminosos. Isto significa que a energia emitida por esses objetos pode chegar a ser ∼ 104

vezes maior que a emissão de uma galáxia t́ıpica, enquanto que o volume ocupado pelos

AGNs é ∼ 1030 vezes menor que o volume da galáxia hospedeira, de forma que essa intensa

emissão de energia provém de volumes bastante reduzidos. O intervalo de frequências em

que os AGNs irradiam abrange desde o rádio até raios gama, cobrindo mais de 20 ordens

de magnitude na frequência, o que faz com que a radiação desses objetos seja detectável

com uma vasta gama de instrumentos astronômicos. A velocidade do material emissor,

inferida a partir da largura das linhas de emissão na chamada região de linhas largas, pode

superar 104 km s−1, chegando a velocidades relativ́ısticas. Estes aspectos por si só revelam

a natureza extrema desses astros, que constituem um tópico de intenso estudo astronômico

e astrof́ısico.

Em 1908, durante o seu trabalho de doutorado, Edward Fath obteve a primeira

evidência de que as galáxias possuem núcleos compactos, através da observação das intensas

linhas de emissão do núcleo da galáxia ativa NGC 1068. Naquela época não se tinha noção da

diferenciação entre galáxias normais e ativas, e a descoberta de Fath antecedeu as medidas

das distâncias até outras galáxias realizadas por Edwin Hubble e anunciadas em 1925.

Passaram-se mais 30 anos até que Carl Seyfert reconheceu em 1943 uma classe distinta de

galáxias cujos núcleos são extremamente brilhantes e compactos, cujo nome posteriormente

foi cunhado de galáxias Seyfert. Em meados da década de 60, com a compilação do catálogo

de fontes em rádio 3C (3rd Cambridge), descobriu-se ainda uma outra classe de galáxias
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localizadas a grandes distâncias (z & 1) com núcleos compactos ainda mais brilhantes que

as galáxias Seyferts, os quasares. A palavra quasar origina-se da sigla QSRS (quasi-stellar

radio source), que era a classificação dada a esses objetos nos anos que seguiram a sua

descoberta. Nas décadas que se seguiram, várias diferentes classes de núcleos ativos foram

descobertas, formando um verdadeiro “zoológico” que reflete a maneira como os astrônomos

tendem a nomear novas classes de astros, incluindo quasares radio-loud e radio-quiet, rádio

galáxias FR I e FR II, objetos BL Lac, Seyferts dos tipos I e II, narrow-line Seyferts do tipo

I e LINERs (para uma descrição da rica história da descoberta dos AGNs e as propriedades

destas diferentes classes, ver Peterson 1997, Krolik 1999, Collin 2006).

Os primeiros passos no caminho que leva à explicação da natureza f́ısica dos AGNs

foram dados em 1964 pelos astrof́ısicos Yakov Zeldovich, Edwin Salpeter e Donald Lynden-

Bell (Salpeter, 1964, Lynden-Bell, 1969), que independentemente sugeriram que o acréscimo

de gás a buracos negros supermassivos poderia ser a principal fonte de energia dos então

recém-descobertos quasares (Rees, 1984). Nos anos que seguiram a proposta de Zeldovich,

Salpeter & Lynden-Bell, intenso trabalho teórico foi feito na tentativa de formular um

modelo f́ısico detalhado de como ocorreria a acreção de gás a objetos compactos, culminando

nos trabalhos clássicos de Pringle & Rees (1972), Shakura & Sunyaev (1973), no qual esses

astrof́ısicos propuseram que uma forma plauśıvel para o acréscimo de matéria é através de

um disco cujo material espirala em direção ao astro acretante e a energia gravitacional do

gás é convertida em radiação com uma alta eficiência, implicando a emissão de quantidades

copiosas de energia. Desde então, grandes avanços têm sido feitos na compreensão da

natureza f́ısica 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 f́ısica dos AGNs consiste de um buraco negro super-

massivo (massa no intervalo 106 − 1010 M⊙) nos centros das galáxias hospedeiras, que é

rodeado por um escoamento acretivo (também chamado comumente de disco de acreção,

embora a forma do escoamento não seja necessariamente discoidal) que deposita gás no

horizonte de eventos, aumentando progressivamente a massa do buraco negro. O processo

de remoção do momentum angular que ocasiona a acreção 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 radiação (uma visão geral da astrof́ısica dos escoa-

mentos acretivos pode ser encontrada em Blandford 1990, Frolov & Novikov 1998, Krolik

1999, Frank et al. 2002, Narayan & Quataert 2005). O gás no escoamento acretivo não está

necessariamente destinado a adentrar o horizonte do eventos do buraco negro. Devido a pro-

cessos térmicos, radiativos e/ou eletromagnéticos, uma fração deste gás pode ser expelida
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na forma de “ventos” subrelativ́ısticos, ou mesmo ser ejetadada a velocidades relativ́ısticas

na forma de jatos bipolares (Meier et al., 2001, Blandford, 2002, McKinney, 2006, Proga,

2007).

Desta forma, os vários tipos de AGNs constituem manifestações diferentes do mesmo

fenômeno, a acreção de massa a buracos negros supermassivos. Uma conjectura amplamente

aceita pelo fato de ela ser fortemente calcada na f́ısica dos processos envolvidos, é que três

parâmetros do sistema são responsáveis pela enorme diversidade de classes de AGNs ob-

servadas na natureza: a massa do buraco negro central, a taxa de alimentação ou taxa de

acreção do buraco negro e o spin do buraco negro, embora a relevância deste último – rela-

cionada ao processo de formação dos jatos – seja tópico de intenso estudo (Blandford, 1990,

Krolik, 1999, Meier, 2001, Sikora et al., 2007). Além disso, outro parâmetro importante

para entender estes sistemas é a orientação relativa entre o observador e o AGN, o que é

a principal caracteŕıstica do chamado cenário unificado para os AGNs (Antonucci, 1993)

(e as diferentes variantes deste cenário; Elitzur 2008). Por exemplo, a orientação relativa

entre o toro de poeira que circunda o buraco negro e a linha de visada explica a presença

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

1.1 Os quasares no universo distante

Os quasares, que originalmente motivaram a idéia da acreção de gás a buracos negros

supermassivos para explicar a atividade nuclear, representam a população mais luminosa

dos AGNs (luminosidades bolométricas). Observacionalmente, algumas de suas principais

caracteŕısticas são as alt́ıssimas luminosidades bolométricas (Lbol ∼ 1044 − 1048 erg s−1),

linhas de emissão largas (larguras equivalentes chegam a ∼ 100 Å ou até larguras maiores),

variabilidade temporal no cont́ınuo e linhas de emissão (Peterson, 1997, Krolik, 1999). O

espectro da emissão cont́ınua compacta dos quasares, chamado de distribuição espectral de

energia (daqui por diante SED, de spectral energy distribution) é bastante diferente do es-

pectro t́ıpico dos AGNs menos luminosos e galáxias próximas, conforme a figura 1.1. A SED

dos quasares é caracterizada por emissão não-térmica que se estende desde comprimentos

de onda em rádio até raios X, bastante diferente da emissão cont́ınua estelar como se pode

ver na figura 1.1. Além disso, a SED é marcada pela presença de forte emissão térmica no

ultravioleta; tal excesso no ultravioleta é chamado na literatura de big blue bump (Shields,

1978, Koratkar & Blaes, 1999).

Outra caracteŕıstica dos quasares é que eles situam-se tipicamente a vários bilhões

de anos-luz, i.e. distâncias cosmológicas (altos redshifts). O pico da atividade dos quasares

situa-se em z ≈ 2, o que corresponde a uma distância de cerca de dez bilhões de anos-luz na

cosmologia padrão. O quasar mais distante já detectado situa-se a z = 6.43 (Fan, 2003), em

outras palavras, os fótons foram emitidos pelo disco de acreção ao redor do buraco negro
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Figura 1.1: Distribuição 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 cont́ınua espessa), derivada
por Ho (1999), e a SED média de galáxias starburst com baixa extinção (linha cont́ınua
fina) (Schmitt et al., 1997). Esta figura foi extráıda de Ho (2004).

supermassivo neste quasar quando o universo tinha somente 900 milhões de anos de idade, o

que corresponde a ≈ 6% da idade do universo. A figura 1.2 ilustra a evolução da densidade

espacial de quasares como função do redshift, onde se percebe que há uma forte evolução

cosmológica 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 função do redshift sugere que

há uma conexão entre a evolução do universo e os AGNs, algo que foi percebido logo após

a descoberta dos quasares (Longair, 1966) e é um tópico de intenso estudo na astrof́ısica

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 são ∼ 100− 1000

vezes mais numerosos em z ≈ 2 do que são hoje em dia (z = 0). Isto implica que a maior

parte das galáxias no universo presente devem hospedar “quasares mortos” em seus núcleos,

em outras palavras, buracos negros supermassivos “dormentes” que mostram sinal fraco de

atividade ou mesmo nenhum sinal, e que são vest́ıgios deixados pela atividade dos quasares.

Isto foi percebido por Soltan (1982), que num trabalho pioneiro propôs um método para

estimar as massas dos buracos negros nas galáxias próximas e a densidade correspondente de

AGNs, baseado na demografia dos quasares, usando a função de luminosidade dos mesmos
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Figura 1.2: Evolução da densidade espacial comóvel de quasares em função do redshift
z, obtida a partir de surveys no óptico (2dF, SDSS, SSG: MB < −26 mag; COMBO-17:
MB < −22 mag: ) e raios X (ROSAT, CDF e ChaMP: LX > 1044 erg s−1). As diferenças
entre os surveys no óptico e em raios X devem-se a efeitos de seleção dos surveys (Osmer,
2004, Silverman et al., 2005). Figura obtida de Silverman et al. (2005).

para calcular a radiação emitida pelos quasares ao longo da evolução do universo e levando

em conta o crescimento de massa dos buracos negros mediante acreção∗.

Isto motivou a procura pelos buracos negros supermassivos nas galáxias próximas –

vest́ıgios dos quasares distantes – através do estudo observacional da sua influência dinâmica

nas estrelas e gás ao seu redor. Com o lançamento do Telescópio Espacial Hubble no ińıcio

da década de 90, o estudo da influência dinâmica dos buracos negros foi feito em com

ńıvel de detalhe inédito, resultando nas medidas das massas de dezenas de buracos negros

supermassivos nos centros das galáxias próximas e levando a uma mudança de paradigma

na nossa compreensão do papel dos buracos negros na formação das estruturas no universo

(ver os reviews de Richstone et al. 1998, Ferrarese & Ford 2005). A descoberta de relações

emṕıricas acentuadas entre as massas dos buracos negros supermassivos e as propriedades

dos bojos das galáxias hospedeiras (Magorrian, 1998, Ferrarese & Merritt, 2000, Gebhardt

et al., 2000, Tremaine, 2002, Marconi et al., 2004, Häring & Rix, 2004, Hopkins et al., 2007)

indica claramente que ocorre uma coevolução entre a crescimento dos buracos negros e a

formação das galáxias, sendo que existem diversas teorias que procuram explicar a origem

f́ısica da conexão galáxia-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 observações recentes (Yu & Tremaine, 2002, Wang et al., 2006).
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Figura 1.3: Histograma das distribuições de luminosidade bolométrica Lbol e da razão
Lbol/LEdd dos AGNs de baixa luminosidade (LLAGNs). Histogramas sombreados e abertos
representam detecções 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 últimas décadas revelaram que o caráter da ativi-

dade dos buracos negros supermassivos no universo local é consideravelmente diferente dos

quasares luminosos. Os AGNs nas galáxias próximas são caracterizados por baix́ıssimas

luminosidades em comparação com os quasares, sendo nos casos extremos um bilhão de

vezes menos luminosos que o quasares mais poderosos. Por este motivo, tais AGNs que

apresentam fraca atividade nas galáxias próximas são 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), rádio galáxias FR I, objetos BL Lac, objetos de transição, núcleos com linhas

de absorção 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 LLAGNs são bastante comuns no universo local. De acordo com o Palomar

survey, mais de 40% das galáxias próximas, e uma fração ainda maior (50%-75%) das

galáxias dominadas pelo bojo (E-Sbc), hospedam LLAGNs (Ho et al. 1997, Nagar

et al. 2005, Ho 2008, ver também Gallo et al. 2008).

Baixa ionização A população dominante de LLAGNs, representando 2/3, possui espec-

tros com linhas de baixa ionização que as caracterizam como LINERs ou objetos de

transição (Ho et al., 1997, Ho, 2008).

Baixas luminosidades Os LLAGNs são várias ordens de magnitude menos luminosos

que os quasares e Seyferts tradicionais. A figura 1.3 mostra as distribuições das

luminosidades bolométricas para os ∼ 250 objetos do Palomar survey. Quase todos

os objetos possuem fracas luminosidades (Lbol < 1044 erg s−1). As Seyferts são em

média dez vezes mais luminosas que os LINERs.

Luminosidades sub-Eddington Os LLAGNs são sistemas extremamente sub-Eddington,

i.e., Lbol/LEdd ≪ 0.1, como mostrado na figura 1.3†. A maioria dos LLAGNs tem as

razões de Eddington no intervalo Lbol/LEdd ∼ 10−5 − 10−3.

SEDs peculiares As SEDs dos LLAGNs não 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 cont́ınua 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 próxima seção, o big blue bump dos

quasares é atribúıdo à emissão de um disco de acreção fino. Ao invés de haver um

excesso no UV, a SED dos LLAGNs possui um pico de emissão no infravermelho (IR)

no intervalo 1 − 10µm (Eracleous et al., 2009).

Existem dois ı́ndices espectrais tradicionalmente usados para caracterizar as SEDs: o

“́ındice óptico-raios X” αox, definido como ı́ndice da lei de potência que conecta as

luminosidades em 2500 Å e 2 keV da SED (Lν ∝ ν−αox), e o “́ındice de fótons” Γ

que descreve a lei de potência em raios X (o espectro em raios X é bem descrito por

uma lei de potência no intervalo 0.5 - 100 keV; Terashima et al. 2002, Terashima &

Wilson 2003, Flohic et al. 2006), definido tal que Lν ∝ ν−(1−Γ). Como há um déficit

de emissão UV nos LLAGNs em relação aos quasares, a importância energética da

emissão em raios X é acentuada e o valor médio de αox é 〈αox〉 ≈ 1.2− 1.3 (Ho, 1999,

Eracleous et al., 2009), menor que o valor t́ıpico para quasares de ≈ 1.4 (Elvis et al.,

1994). O valor médio de Γ para os LLAGNs é 〈Γ〉 ≈ 1.8 − 1.9 (Ho, 1999, Eracleous

†LEdd é a luminosidade de Eddington, definida como LEdd = 1.3×1038M/M⊙ erg s−1 onde M é a massa
do objeto central. Ver e.g., Frank et al. 2002 para uma derivação simples de LEdd.
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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 emissão: ausência de Fe Kα, presença de Hα larga com duplo pico A

linha de emissão em raios X Fe Kα, localizada em 6.4 keV, é detectada em LLAGNs

mas é geralmente estreita (Terashima et al., 2002), e em alguns casos é não-detectável

(Ptak et al., 2004, Nemmen et al., 2006). A presença da linha Fe Kα larga é interpre-

tada como a assinatura da emissão de um disco de acreção fino no qual o gás se move

a velocidades relativ́ısticas bastante próximo do buraco negro (Miller 2007, porém ver

Miller et al. 2008), de forma que a ausência da linha larga implicaria a ausência do

disco fino ou o truncamento do seu raio interno.

Além disso, a presença de linhas de emissão Balmer largas com duplo pico, em parti-

cular a linha Hα, também é tomada como outra assinatura da presença de um disco

fino relativ́ıstico (Chen et al., 1989, Chen & Halpern, 1989). Ao contrário das linhas

largas Fe Kα, as linhas largas com duplo pico Hα são 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 Hα

nestes LLAGNs indica que parte interna do disco fino é truncado em raios relati-

vamente grandes (100 − 103RS , onde RS é o raio de Schwarzschild definido como

RS = 2GM/c2 e M é a massa do buraco negro).

Como se pode perceber a partir das propriedades observacionais listadas acima, o

caráter 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 LLAGNs) nas galáxias locais

conseguem permanecer tão dormentes, e por que eles possuem propriedades observacionais

tão peculiares em relação aos AGNs mais luminosos.

1.3 O reservatório de gás dispońıvel na região central das

galáxias locais

Uma posśıvel explicação para a natureza dos LLAGNs seria que a f́ısica da acreção de gás

pelo buraco negro seria a mesma nos LLAGNs e quasares, porém nos LLAGNs os buracos

negros possuiriam taxas de acreção tão baixas que a luminosidade emitida pelo escoamento

seria proporcionalmente muito baixa. O escoamento acretivo favorecido pelas observações

dos AGNs luminosos consiste de um disco de acreção geometricamente fino, opticamente

espesso (Shakura & Sunyaev, 1973, Malkan, 1983, Laor, 1990, Frank et al., 2002), no qual
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a eficiência de conversão da energia potencial gravitacional do gás em radiação é alta,

Lacr ∼ 0.1Ṁ ′c2, i.e. 10% da energia de repouso associada à massa acretada ao buraco

negro é convertida em radiação, podendo atingir valores ainda maiores se o buraco negro

estiver em rotação rápida (Novikov & Thorne, 1973, Frank et al., 2002). A partir das

luminosidades bolométricas t́ıpicas dos LLAGNs mostradas na figura 1.3, podemos estimar

as taxas de acreção necessárias para explicar estas luminosidades, assumindo uma eficiência

radiativa canônica de 10%. Notando que metade da amostra dos LLAGNs considerados na

figura 1.3 possuem luminosidade no intervalo Lbol ∼ 1039−1041 erg s−1, as taxas de acreção

necessárias seriam Ṁ ′ ≈ 10−6±1M⊙ ano−1. Como mostraremos a seguir, este valor de Ṁ ′

corresponde a uma quantidade minúscula de gás, comparado com o reservatório de gás dos

quais os núcleos das galáxias dispõem, que são principalmente a perda de massa de estrelas

evolúıdas e a captura gravitacional do gás quente proveniente do meio interestelar.

As estrelas evolúıdas devolvem para o meio interestelar uma fração considerável da

sua massa durante a sua evolução estelar. Adotando a função de massa inicial de Salpeter

com valores plauśıveis dos parâmetros relevantes (Padovani & Matteucci, 1993), e levando

em conta o perfil de densidade estelar nas proximidades do núcleo das galáxias, diversos

autores estimaram que o reservatório de gás dispońıvel devido a perda de massa das estrelas

evolúıdas corresponde a Ṁ∗ ≈ 10−6 − 10−3M⊙ ano−1 no caso das galáxias eĺıpticas, e

Ṁ∗ ∼ 10−3M⊙ ano−1 no caso das galáxias disco (ver §8.1 de Ho 2008 para os detalhes

acerca destas estimativas).

O gás quente difuso nas regiões centrais das galáxias também constituem um outro

potencial reservatório de “combust́ıvel” para o buraco negro. Para o gás que chega a

distâncias suficientemente pequenas do buraco negro com baixo momentum angular, uma

aproximação razoável para fins de estimar a taxa de acreção 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 acreção resultante da equação da continuidade para o gás,

referida como taxa de acreção de Bondi, pode ser escrita como

ṀBondi = πλcsρR2
A, (1.1)

onde RA = 2GM/c2
s é o raio de acreção (também chamado de raio de Bondi), que é o

raio onde o efeito gravitacional do buraco negro começa a dominar a dinâmica do gás

acretado (kT ∼ GM/R), G é a constante gravitacional, M é a massa do buraco negro,

cs ≈ 0.1T 1/2 km s−1 é a velocidade do som do gás medida no raio RA, ρ é a densidade do

gás em RA e λ é um coeficiente numérico que depende do ı́ndice adiabático do gás. Por ser o

modelo mais simples de escoamento acretivo, a taxa de acreção de Bondi é frequentemente

usada em estudos do gás emissor de raios X em galáxias eĺıpticas (e.g., Di Matteo et al.

2003, Pellegrini 2005, Allen et al. 2006). Expressando a taxa de acreção de Bondi em termos
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dos valores t́ıpicos observados nas regiões centrais das galáxias, obtemos

ṀBondi ≈ 7.3 × 10−4

(

M

108M⊙

)2
( n

0.1 cm−3

)

(

200 km s−1

cs

)3

M⊙ ano−1, (1.2)

onde n é a densidade de part́ıculas.

O Observatório Chandra possui resolução espacial suficiente para resolver o gás na

proximidade do raio de acreção na região central das galáxias próximas (em alguns casos

como Sgr A* e M87, o Chandra efetivamente resolve RA; Baganoff et al. 2003, Di Matteo

et al. 2003). A partir dos perfis de densidade e temperatura do plasma são obtidos os valores

t́ıpicos kT ≈ 0.3−1 keV e n ≈ 0.1−0.5 cm−3 para galáxias eĺıpticas (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 galáxias espirais e S0 (Baganoff et al., 2001, Swartz

et al., 2002, Pellegrini et al., 2003, Garcia et al., 2005), notando que o conhecimento acerca

da quantidade de gás difuso quente dispońıvel no centro das galáxias disco é mais esparso

comparando com as galáxias eĺıpticas (Ho, 2008). Adotando os valores caracteŕısticos kT ≈

0.3 keV e n ≈ 0.1 cm−3 e valores t́ıpicos da massa do buraco negro central M ∼ 107−108M⊙

nos bojos das galáxias disco, então ṀBondi ≈ 10−5 − 10−3M⊙ ano−1. Adotando para

galáxias eĺıpticas kT ≈ 0.5 keV, n ≈ 0.2 cm−3, M ∼ 108 − 109M⊙, então ṀBondi ≈

10−4 − 10−2M⊙ ano−1 (ver §8.1 de Ho 2008). Convém notar que para estes valores t́ıpicos

de M e T , o raio de acreção está situado nos intervalos de valores RA ∼ 1 − 10 pc para os

bojos de espirais, e RA ∼ 10 − 100 pc em eĺıpticas.

Considerando as estimativas do reservatório de gás dispońıvel nas regiões centrais

das galáxias disco e eĺıpticas próximas, a partir da perda de massa de estrelas evolúıdas Ṁ∗

e o gás difuso quente no meio interestelar ṀBondi, podemos concluir que Ṁ∗ + ṀBondi ≫

Ṁ ′. Em outras palavras, há uma ampla quantidade de combust́ıvel dispońıvel para gerar

atividade nuclear nos LLAGNs assumindo uma eficiência radiativa do escoamento acretivo

de ηrad = Lacr/(Ṁc2) ≈ 10%, o que seria suficiente para que os núcleos das galáxias locais

gerassem mediante acreção luminosidades muito maiores que as observadas. Este problema

foi percebido por Fabian & Canizares (1988), que notaram que apesar de os buracos negros

nas galáxias eĺıpticas terem um amplo reservatório da gás para ser acretado, os núcleos

têm fraca luminosidade comparada com estimativas da luminosidade esperada assumindo

uma eficiência radiativa canônica de 10%‡. A questão do excesso de combust́ıvel nuclear é

particularmente notável no caso do núcleo da nossa própria galáxia, Sgr A* (denominado

desta maneira pelo fato de estar localizado na direção da constelação de Sagitário), que

hospeda um buraco negro supermassivo de massa M = 3.7 ± 0.2 × 106 M⊙ (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 gás no ambiente do AGN e
interromper o fornecimento de gás para o buraco negro, i.e. eles anteveram o mecanismo básico que hoje
em dia é chamado de AGN feedback e tem um papel fundamental nas teorias da formação das galáxias.
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et al. 2005) para o qual ṀBondi ≈ 10−5 M⊙ ano−1 (Baganoff et al., 2001), o que implicaria a

luminosidade L ≈ 1041 erg s−1 para uma eficiência radiativa de 10%, embora as observações

revelem que a luminosidade bolométrica seja Lbol ≈ 1036 erg s−1 (e.g., Yuan et al. 2003b,

Yuan 2006), que excede por um fator de 105 a estimativa teórica simples!

Na hipótese bastante razoável de que a quantidade de gás que alimenta o escoa-

mento acretivo é uma fração razoável do suprimento de gás dispońıvel na região central

da galáxia ao redor do buraco negro, então a conclusão inescapável dadas as baixas lumi-

nosidades dos LLAGNs é que a eficiência radiativa do escoamento acretivo nos AGNs de

baixa luminosidade das galáxias locais é consideravelmente menor que nos quasares/AGNs

luminosos situados a altos redshift. Isto indica que a natureza f́ısica do escoamento acretivo

nos LLAGNs é diferente do modelo clássico de disco de acreção fino que explica os AGNs

luminosos. Na próxima seção, abordaremos os desenvolvimentos na compreensão da f́ısica

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 acreção nos buracos negros

De acordo com a moderna teoria da acreção em buracos negros, a estrutura e dinâmica

do escoamento acretivo depende crucialmente da eficiência com a qual os processos de

viscosidade magnética convertem a energia potencial gravitacional do plasma em calor que

é irradiado. Denotaremos esta eficiência radiativa como ηrad ≡ Lacr/(Ṁc2), onde Lacr é

a luminosidade produzida pelo escoamento e Ṁ é a taxa de acreção de massa ao buraco

negro. ηrad pode ser interpretada como a eficiência com a qual a “máquina” representada

pelo escoamento acretivo converte a energia de repouso associada ao gás acretado Ṁc2 em

radiação.

Para classificarmos e compreendermos melhor as diferentes soluções para o esco-

amento acretivo, convém fazermos uma digressão sobre o destino da energia interna do

plasma, seguindo a abordagem de Narayan et al. (1998), Frank et al. (2002). Escrevemos a

equação que expressa a conservação de energia do gás na forma simplificada

qadv = q+ − q−, (1.3)

onde

qadv = ρT
DS

Dt
=

∂S

∂t
+ v · ∇S (1.4)

representa a taxa de advecção de energia (i.e., a energia térmica que permanece no gás), e

q+, q− são as taxas de aquecimento e resfriamento por unidade de volume, respectivamente

( D
Dt representa a derivada material ou convectiva, ρ é a densidade, T é a temperatura, v
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é a velocidade do fluido e S é a entropia por unidade de massa). Supomos que a única

fonte de aquecimento do plasma é a dissipação viscosa e o resfriamento ocorre mediante

irradiação, de forma que a expressão para q− depende dos processos radiativos que ocorrem

no escoamento.

Podemos fazer uma classificação simples dos diferentes regimes de acreção levando

em conta a importância relativa dos termos da equação 1.3. O modelo padrão de disco

de acreção fino (Shakura & Sunyaev, 1973, Novikov & Thorne, 1973, Frank et al., 2002)

corresponde ao caso no qual o gás tem alta eficiência radiativa de forma que

Disco fino : q+ ≈ q− ≫ qadv, Lacr ∼ 0.1Ṁc2, Ṁ & Ṁcrit. (1.5)

Neste caso, uma fração significativa da energia gerada por dissipação viscosa no escoamento

é irradiada localmente e a advecção de energia é despreźıvel, como consequência o disco

é geometricamente fino (H ∼ (10−3 − 10−2R), onde H é a altura vertical do disco), op-

ticamente espesso, e a eficiência radiativa é aproximadamente ∼ 10%, o valor exato da

eficiência dependendo do spin do buraco negro, variando de ≈ 6% para um buraco negro

de Schwarzschild até 40% para um buraco negro de Kerr em rotação extrema (Novikov &

Thorne, 1973, Shapiro & Teukolsky, 1986); desta forma, os discos finos são as fontes de

radiação mais eficientes do universo, chegando a ser ∼ 50 vezes mais eficientes que a fusão

nuclear nas estrelas (Frank et al., 2002). As temperaturas t́ıpicas do gás são T ∼ 103 − 105

K ao redor dos buracos negros supermassivos. A solução de disco fino ocorre para taxas de

acreção Ṁ & Ṁcrit, onde

Ṁcrit ≈ α2ṀEdd (1.6)

é a taxa de acreção cŕıtica (Esin et al., 1997, Narayan et al., 1998), α corresponde ao

parâmetro que caracteriza a viscosidade na teoria de Shakura-Sunyaev (Shakura & Sunyaev,

1973) e

ṀEdd ≡
LEdd

0.1c2
= 22

(

M

109M⊙

)

M⊙ ano−1 (1.7)

é a taxa de acreção de Eddington, definida como a taxa de acreção necessária para produzir

a luminosidade de Eddington a uma eficiência de 10%.

O espectro emitido pelo disco fino é térmico, i.e. corresponde a uma composição de

corpos negros (Frank et al., 2002). O excesso no UV - big blue bump - observado nas SEDs

dos quasares corresponde à assinatura da presença da emissão do disco fino (Malkan, 1983,

Laor, 1990, Koratkar & Blaes, 1999). Isto concorda com as estimativas de que os AGNs

luminosos e quasares estão acretando a taxas de acreção próximas à taxa de Eddington

(McLure & Dunlop, 2004, Kollmeier et al., 2006) com altas eficiências radiativas (Yu &

Tremaine, 2002, Wang et al., 2006, Merloni & Heinz, 2008). Este modo de acreção 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 vários buracos negros estelares na nossa

galáxia em sistemas binários (denominados de sistemas binários em raios X, daqui por

diante XRBs, de X-ray binaries), cuja origem do material que compõem o disco de acreção

provém da estrela companheira (Remillard & McClintock, 2006, Done et al., 2007). Estes

buracos negros estelares acretando matéria são também chamados de microquasares. A

parte superior da figura 1.4a ilustra a forma do disco de acreção fino, na qual a sigla TS

denota o thermal state das XRBs.

A figura 1.4b ilustra os regimes de acreção no espaço de parâmetros representado

pela taxa de acreção e raio, abrangendo 30 ordens de grandeza de Ṁ , o que ilustra a vasta

aplicabilidade dos modos de acreção discutidos nesta seção. O disco fino corresponde à

região em branco na figura 1.4b.

A situação oposta ao disco de acreção fino, na qual o gás tem baixa eficiência radia-

tiva, é chamada de ADAF§, 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 aplicações dos ADAFs), i.e.,

um escoamento acretivo no qual a maior parte da energia térmica gerada por dissipação

viscosa permanece armazenada no gás e não é irradiada, sofrendo advecção. Os ADAFs são

definidos pela condição

ADAF : qadv ≈ q+ ≫ q−, Lacr ≪ 0.1Ṁc2, Ṁ . Ṁcrit. (1.8)

Os ADAFs ocorrem para baixas taxas de acreção sub-Eddington¶ (Ṁ . Ṁcrit, ver equação

1.6), o que corresponde a baixas densidades já que Ṁ ∝ ρ. Nestas circunstâncias, o gás

é opticamente fino e tênue, de forma que tcool ≫ tacr onde tcool é a escala de tempo de

resfriamento e tacr é a escala de tempo que o gás demora para ser acretado, i.e., o gás não é

capaz de irradiar eficientemente e a eficiência radiativa é baixa, ≪ 10%. Os ADAFs também

são comumente denominados na literatura de RIAFs (radiatively inefficient accretion flow),

porém neste trabalho vamos adotar a nomenclatura ADAF.

Os ADAFs têm uma riqueza de propriedades f́ısicas, em contraste com a solução

comparativamente simples do disco de acreção fino, que têm despertado o interesse dos as-

trof́ısicos. Devido ao armazenamento da maior parte da energia dissipada pela viscosidade

no próprio gás, a pressão do gás torna-se muito grande, o que resulta num “inflamento” do

§A sigla ADAF foi cunhada por Jean-Pierre Lasota (Narayan & McClintock, 2008).
¶Existe um outro tipo de regime de acreção análogo ao ADAF, porém que ocorre para altas taxas de

acreção (Ṁ & ṀEdd). Neste regime, chamado de acreção supercŕıtica ou slim disk (Katz, 1977, Abramowicz
et al., 1988, Abramowicz, 2005) as densidades são tão altas que o escoamento torna-se opticamente espesso
(i.e., grande profundidade óptica) e aprisiona a radiação liberada pelo plasma, deixando o escoamento com
baixa eficiência radiativa e geometricamente espesso devido à grande pressão de radiação. Tal solução não
é tão 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 dependência com a taxa de acreção Ṁ . As siglas à direita

correspondem aos diferentes estados espectrais das XRBs: QS-quiescent state, HS-hard state, IS-intermediate state e TS-thermal state. Ilustração modificada

a partir da figura 5 de Narayan & McClintock (2008). Direita (figura b): Discos de acreção finos e espessos no diagrama Ṁ -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 à direita apresentam as unidades

calculadas para um buraco negro de massa 3M⊙. As regiões em branco representam o regime de disco fino e as regiões hachuradas representam o regime de

disco espesso (ADAF para baixas Ṁ e slim disks para altas Ṁ). Figura extráıda de Narayan & Quataert (2005).
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escoamento para o qual H ∼ R, ao contrário 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 rotação do ADAF são sub-Keplerianas (o disco fino é Keple-

riano) e a velocidade radial de acreção é consideravelmente maior que no disco fino. Devido

às baixas densidades do gás nos ADAFs, há um fraco acoplamente entre ı́ons e elétrons

via forças de Coulomb (Narayan & Yi, 1995b, Narayan et al., 1998), ao mesmo tempo em

que os elétrons são responsáveis pela radiação já que estes são ∼ 1000 vezes mais leves que

os ı́ons. Nestas condições, o gás assume uma estrutura de dupla temperatura na qual os

elétrons são muito mais frios que os ı́ons, tipicamente

Ti ∼ 1012

(

RS

R

)

K, Te ∼ 109−11 K (R < 100RS). (1.9)

Ao contrário da eficiência radiativa dos discos finos, que independe da taxa de

acreção, a eficiência radiativa dos ADAFs é uma função da taxa de acreção e pode ser

aproximada pela expressão

ηADAF ∼ 0.1
ṁ

α2
, (1.10)

de forma que LADAF ≈ (ṁ/α)2LEdd (Narayan & Yi, 1995b, Narayan & McClintock, 2008),

onde ṁ ≡ Ṁ/ṀEdd. A figura 1.5 ilustra aproximadamente como a eficiência radiativa do

escoamento acretivo varia com a taxa de acreção, na qual percebemos que ηADAF atinge

valores minúsculos à medida que a taxa de alimentação diminui, tão baixos quanto 0.1%.

Como apontamos na seção anterior, as baixas luminosidades dos LLAGNs nas galáxias

próximas não são simplesmente causadas pela falta de gás para servir de combust́ıvel para

a acreção, já que o suprimento de gás nas regiões centrais destas galáxias seria mais do

suficiente para gerar luminosidades nucleares apreciáveis, assumindo uma eficiência radia-

tiva canônica de 10% dos discos de acreção finos que estão presentes nos AGNs luminosos

(como é ilustrado de forma clara no caso de Sgr A*). Os ADAFs e as suas baixas eficiências

radiativas oferecem uma solução natural e elegante para o enigma das baixas luminosidades

dos buracos negros supermassivos presentes nos LLAGNs e galáxias inativas do universo

local!

Neste cenário, a maioria dos buracos negros supermassivos no universo presente es-

tariam subalimentados com Ṁ . 0.01ṀEdd (vide equação 1.6), acretando no modo ADAF

(Merloni, 2004, Hopkins et al., 2006b, Sijacki et al., 2007, Merloni & Heinz, 2008, Ho, 2008).

A região ocupada por estes buracos negros corresponde à área hachurada na figura 1.4b para

Ṁ < ṀEdd, onde podemos perceber que o regime de disco fino ocupa apenas uma pequena

parte do espaço de parâmetros. Por este motivo, os ADAFs têm uma ampla aplicabilidade

para compreender a acreção aos buracos negros. Além de fornecerem uma explicação natu-

ral para as baixas luminosidades dos LLAGNs como descrevemos anteriormente, listamos

abaixo outros motivos pelos quais os ADAFs são favorecidos para explicar o mecanismo
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Figura 1.5: Dependência aproximada da eficiência radiativa do escoamento acretivo η = ηrad

como função da taxa de acreção de massa Ṁ/ṀEdd (Narayan & Yi, 1995b, Esin et al.,
1997). O segmento horizontal no intervalo Ṁ = 0.01 − 0.1ṀEdd corresponde a um regime
de transição no qual parte do escoamento acretivo ainda permanece ADAF, contudo a
eficiência radiativa é grande. Tal estado de transição poderia corresponder ao intermediate
state (IS) na figura 1.4a. Figura obtida de Narayan & McClintock (2008).

de acreção dos LLAGNs, comparando as caracteŕısticas deste modelo com as propriedades

observacionais descritas na seção 1.2:

• ADAFs podem ser formados apenas em sistemas nos quais LBol/LEdd . 0.01 − 0.1

(Narayan et al., 1998, Narayan & McClintock, 2008), o que é uma caracteŕıstica geral

dos LLAGNs.

• Acredita-se que à medida que Ṁ diminui a partir do regime de disco fino, as regiões

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 ausência completa do disco fino, (Meyer & Meyer-Hofmeister, 1994, Esin et al.,

1997, Yuan & Narayan, 2004, Narayan & McClintock, 2008) (embora os detalhes do

mecanismo f́ısico de transição entre os dois regimes de acreção seja até hoje pouco

conhecido, e constitua um importante desafio na teoria dos discos de acreção; Narayan

& McClintock 2008). Desta forma, se esperaria que nos LLAGNs haveria uma ausência

ou “truncamento” da parte interna do disco fino, e consequentemente uma ausência do

big blue bump nas SEDs dos LLAGNs. De fato, as SEDs dos LLAGNs não apresentam

tal excesso no UV (figura 1.1)!
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• O espectro emitido pelos ADAFs é bastante diferente do espectro de um disco fino

padrão, abrangendo emissão desde o rádio até raios X (e possivelmente raios gama)

(Narayan et al., 1998) devido às grandes temperaturas (e energias das part́ıculas)

no escoamento (as SEDs dos ADAFs serão discutidas na seção 3.2 e apêndice A).

A aplicação 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*‖, tem sido feita com bastante sucesso,

embora ainda pairem dúvidas com relação ao papel que o jato tem na emissão (Falcke

& Markoff 2000, Yuan et al. 2002a, Falcke et al. 2004, Markoff et al. 2008, ver caṕıtulo

3).

• O número de fótons ionizantes emitidos pelos ADAFs é pequeno em comparação com

os discos finos, devido ao cont́ınuo ionizante duro gerado pelos ADAFs que induz

valores pequenos do parâmetro de ionização do gás na região de linhas estreitas. Isto

favorece a produção de intensas linhas de emissão estreitas de baixa ionização, como

é observado nas LINERs (Halpern & Steiner, 1983, Ferland & Netzer, 1983).

• O truncamento ou ausência do disco fino a baixas taxas de acreção explica natural-

mente a ausência da linha larga Fe Kα (Ho, 2008), bem como as larguras das linhas

largas de Balmer com duplo pico, quando estas são observadas (Chen et al., 1989, Chen

& Halpern, 1989, Nemmen et al., 2006). Convém acrescentar que o caso de LLAGNs

que apresentam linhas de emissão 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 liberação 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) propôs

a necessidade de uma fonte radiativa externa capaz de fotoionizar o gás do disco para

que este seja capaz de gerar as linhas largas, e Chen & Halpern (1989) propuseram

que esta fonte externa seria o próprio ADAF (que na época era denominado de “toro

de ı́ons”, seguindo o trabalho pioneiro de Rees et al. 1982). Assim, a presença de um

ADAF nos AGNs que emitem linhas largas com duplo pico naturalmente induziria a

emissão destas linhas (Nagao et al., 2002, Cao & Wang, 2006).

A discussão acima leva a entender porque os ADAFs têm suscitado um amplo in-

teresse da comunidade astronômica nos últimos anos. Além da riqueza de propriedades

f́ısicas que este modo de escoamento acretivo apresenta, os ADAFs têm uma ampla aplica-

bilidade para descrever as propriedades observacionais dos buracos negros supermassivos na

‖Mais detalhes sobre a aplicação do modelo ADAF para explicar a SED de Sgr A* - que constitui o caso
protot́ıpico 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).



CAPÍTULO 1. INTRODUÇÃO 18

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 produção de jatos relativ́ısticos

Um outro motivo para o interesse nos ADAFs é que este regime de acreção está associ-

ado à produção de jatos de part́ıculas a velocidades relativ́ısticas, cuja origem f́ısica tem

desafiado a comunidade astronômica há várias décadas (Begelman et al., 1984, Blandford,

1990, Ferrari, 1998, Krolik, 1999, Meier et al., 2001). Do ponto de vista teórico, estudos

anaĺıticos (Rees et al., 1982, Livio et al., 1999, Meier, 2001, Reynolds et al., 2006, Nemmen

et al., 2007b) e simulações numéricas (De Villiers et al., 2003, McKinney & Gammie, 2004,

Hawley & Krolik, 2006, McKinney, 2006, Tchekhovskoy et al., 2008) têm demonstrado que

os ADAFs têm uma propensão natural a produzir jatos intensos∗∗.

Por outro lado, o estudo das SEDs dos LLAGNs indica que eles tendem geralmente

a ser fontes radio-loud. Em outras palavras, a razão entre a luminosidade em rádio e a

luminosidade no óptico 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 interpretação usual dos AGNs radio-loud é que

nestes objetos a quantidade de energia transportada pelo jato é mais intensa, na hipótese

de que a emissão rádio se origina na radiação śıncrotron dos elétrons do jato; i.e. o jato

tende a ser mais poderoso nos AGNs radio-loud em relação aos AGNs radio-quiet (Krolik,

1999). A modelagem detalhada das SEDs revela que somente a emissão rádio do ADAF

não é suficiente para explicar as observações e uma componente adicional é necessária,

componente que é atribúıda 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 são naturalmente produzidos nos LLAGNs.

Deste modo, a associação entre ADAFs e a produção de jatos sugerida por estudos teóricos

encontra suporte nas observações dos LLAGNs!

Merloni et al. (2003) derivaram uma correlação não-linear entre a massa do buraco

negro, a luminosidade em rádio 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 acreção

(esta correlação 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 produção de ejeções relativ́ısticas proposto no contexto dos micro-
quasares, envolvendo reconexão 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 correlação

logLR = 0.6 logLX + 0.78 log

(

M

M⊙

)

+ 7.33, (1.11)

onde LR corresponde à luminosidade rádio em 5 GHz, LX é a luminosidade integrada

em raios X no intervalo 2-10 keV (ambas luminosidades se referem à emissão compacta,

não-resolvida, e M é a massa do buraco negro. Na modelagem de Heinz & Sunyaev (2003),

Merloni et al. (2003), é favorecido um cenário no qual a emissão raios X tem origem no ADAF

para os objetos cujas taxas de acreção são baixas, e a emissão rádio tem origem num jato

relativ́ıstico. Por outro lado na interpretação de Falcke et al. (2004), o plano fundamental

implica que nos buracos negros sub-Eddington a emissão é dominada pelo jato, i.e., ambas

as emissões em rádio e raios X teriam origem no jato ao invés do escoamento acretivo.

Apesar destes autores não concordarem na sua interpretação da correlação emṕırica, ambos

trouxeram à tona o papel importante que o jato desempenha na emissão dos buracos negros

“subalimentados” (LLAGNs e XRBs no hard state).

Estimativas observacionais da potência dos jatos e das taxas de acreção indicam que

a eficiência de produção dos jatos nos LLAGNs é bastante apreciável (Allen et al., 2006,

Heinz et al., 2007, Merloni & Heinz, 2007, Körding et al., 2008, Balmaverde et al., 2008,

Shankar et al., 2008, Merloni & Heinz, 2008). Definindo esta eficiência – analogamente à

definição da eficiência radiativa dos escoamentos acretivos – como ηjet ≡ Pjet/(Ṁc2), onde

Pjet é a potência cinética transportada pelo plasma no jato, tais autores obtêm estimativas

no intervalo ηjet ∼ 1% − 30%. Este resultado revela a importância energética do jato nos

LLAGNs, que para baixos redshifts é comparável ou até maior que a contribuição energética

das supernovas (Merloni & Heinz, 2007, Körding et al., 2008), o que tem implicações nos

cenários para o AGN feedback nos modelos de formação das galáxias (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 discussão nesta seção e nas seções anteriores sobre as propriedades

observacionais dos LLAGNs, podemos concluir que a estrutura do escoamento acretivo

nos buracos negros supermassivos das galáxias do universo presente não é simplesmente

um simulacro de baixa luminosidade dos discos de acreção finos presentes nos quasares do

universo distante; ao invés disso, três componentes distintas são necessárias para compor o

escoamento, sugeridas pelas observações:

1. ADAF. Os buracos negros supermassivos nas galáxias locais são subalimentados a

baixas taxas de acreção, tipicamente menores que 0.01ṀEdd, o que resulta num gás

tênue, opticamente fino, que não é capaz de resfriar eficientemente e acaba formando

um escoamento acretivo inflado – o ADAF – que possui propriedades bastante dife-

rentes dos discos finos canônicos, sendo extremamente quente e de baixa eficiência
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radiativa. A presença dos ADAFs é sugerida pelas baixas luminosidades dos LLAGNs

(baixos valores de Lbol/LEdd) em virtude do suprimento de gás dispońıvel para ser

acretado, o que sugere baixas eficiências radiativas. Suporte adicional é dado pelas

SEDs observadas, que são consideravelmente diferentes das SEDs dos AGNs luminosos

e não apresentam o big blue bump.

2. Disco fino truncado. A partir de um raio de transição Rtr ∼ 100 − 1000RS , o

ADAF sofreria uma transição para um disco fino padrão, opticamente espesso e frio.

A evidência para a presença 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 presença de linhas largas de

Balmer com duplo pico em diversos LLAGNs e a ausência da linha larga Fe Kα, que

requerem o truncamento do disco.

3. Jato. A necessidade do jato é imposta pelo caráter radio-loud das SEDs dos LLAGNs,

pelo fato da emissão rádio não ser ser explicada como emissão do ADAF, e pelas

estimativas emṕıricas da eficiência de produção dos jatos em LLAGNs, que indicam

que uma fração considerável da energia de repouso do gás acretado é convertida em

energia cinética transportada pelos jatos.

A figura 1.6 ilustra o cenário básico favorecido para explicar o mecanismo de acreção

dos buracos negros supermassivos subalimentados do universo local, presentes nos LLAGNs

(Ho, 2005, Yuan, 2007, Ballantyne, 2007, Ho, 2008). Tal cenário inclui as três componentes

descritas acima: ADAF interno, disco fino truncado externo ao ADAF, e um jato rela-

tiv́ıstico. Tal modelo havia sido proposto anteriormente no trabalho pioneiro de Chen &

Halpern (1989), porém no contexto espećıfico de explicar a fonte central da rádio galáxia

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

1.6 Objetivo

A partir da nossa discussão anterior, vimos que há fortes evidências de que as galáxias

do universo presente hospedam buracos negros supermassivos, e a grande maioria destes

buracos negros são alimentados com baixas taxas de acreção, ao contrário dos buracos negros

em AGNs mais luminosos e quasares situados no universo distante. Como consequência,

espera-se que os buracos negros supermassivos nos AGNs de baixa luminosidade (LLAGNs)

e galáxias inativas estejam acretando num estado fundamentalmente diferente do modo de

acreção dos quasares, o modo ADAF. Tal regime de acreção é consideravelmente diferente

do modelo padrão de disco fino, sendo caracterizado por uma baixa eficiência radiativa,

espesso, e bastante quente, com temperaturas de bilhões de graus Kelvin.
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Figura 1.6: Ilustração do cenário para acreção dos buracos negros supermassivos nos
LLAGNs, incluindo os três componentes: ADAF (parte interna do escoamento acretivo),
disco fino (parte externa) e jato (escoamento ejetado). Figura extráıda de Ho (2008).
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O objetivo desta tese é desvendar as consequências observacionais da presença de

buracos negros subalimentados nas galáxias que hospedam LLAGNs do universo presente,

usando modelos teóricos para o escoamento acretivo, a ejeção dos jatos e a relação entre

o escoamento e o buraco negro. Dado que mais de 40% das galáxias próximas hospedam

LLAGNs, a atividade dos buracos negros na época atual do cosmos é claramente dominada

pelos buracos negros alimentados com baixas taxas de acreção. De acordo com o cenário no

qual o grau de atividade nuclear nas galáxias é determinado pela taxa de acreção do buraco

negro, os LLAGNs representariam o elo de ligação com as galáxias normais inativas, que

não apresentariam sinais tradicionais de atividade nuclear pelo fato das taxas de acreção

serem extremamente baixas.

No caṕıtulo 2, calculamos a partir de primeiros prinćıpios a eficiência de produção

dos jatos a partir dos ADAFs, e a conexão da potência cinéticas destes jatos com o spin

do buraco negro. Comparamos as previsões teóricas dos modelos desenvolvidos com a

correlação emṕırica derivada entre a taxa de acreção do buraco negro e a potência do jato

em LLAGNs (Allen et al., 2006, Merloni & Heinz, 2007, Balmaverde et al., 2008). A partir da

modelagem desta correlação, derivamos uma nova maneira de estimar os spins dos buracos

negros supermassivos nos LLAGNs.

No caṕıtulo 3, utilizamos o cenário f́ısico ilustrado na figura 1.6 para modelar as

SEDs de uma amostra de 17 LINERs selecionadas da compilação de Eracleous et al. (2009).

Com esta modelagem – na qual modelagemos fisicamente a natureza das SEDs, indo além

de uma interpretação fenomenológica – pretendemos verificar a validade do cenário ADAF

para explicar a emissão dos LINERs, que representam a população dominante de LLAGNs

(Ho et al., 1997, Ho, 2008), qual a importância relativa que o escoamento acretivo e o

jato têm nas SEDs. Constrúımos então um cenário unificado para a natureza da acreção

nos LINERs, e por extensão na população geral dos LLAGNs, e estimamos os valores dos

parâmetros f́ısicos fundamentais das fontes centrais.

No caṕıtulo 4, utilizamos os modelos teóricos estudados nos caṕıtulos 2 e 3 para

construir uma nova metodologia para a acreção dos buracos negros e o feedback dos jatos,

que pode ser implementada em simulações de formação de galáxias para acompanhar a co-

evolução entre os buracos negros e as galáxias hospedeiras. O método que nós constrúımos

é implementado na simulação cosmológica da formação de uma galáxia disco, através da

qual a co-evolução entre o AGN central e a galáxia é analisada, bem como a importância

do feedback dos jatos neste contexto.

Os resultados do trabalho descrito nos caṕıtulos 2 e 4 foi previamente apresentado

em três publicações (Nemmen et al. 2007a,b, Okamoto, Nemmen, and Bower 2008). Os

resultados contidos no caṕıtulo 3 serão inclúıdos num artigo(s) que está em estágio de pre-

paração (Nemmen et al. 2009, em preparação). Os trabalhos já publicados estão anexados

no apêndice C.
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Caṕıtulo 2

Modelos para potência dos jatos

relativ́ısticos: Evidência para a

rotação rápida 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 Introdução

Os jatos relativ́ısticos extragaláticos são escoamentos colimados de plasma a velocidades re-

lativ́ısticas, que emergem dos núcleos ativos de galáxias em direções opostas, transportando

enormes quantidades de massa, momentum e energia (ver Figura 2.1). Os jatos constituem

um dos fenômenos mais energéticos do universo e a sua origem f́ısica tem desafiado a nossa

compreensão dos processos f́ısicos envolvidos (Blandford, 1990, Krolik, 1999, Meier et al.,

2001) desde que tais fenômenos começaram a ser detectados, há mais de trinta anos atrás

(Begelman et al., 1984, Ferrari, 1998, Collin, 2006).

Existe na astronomia um amplo corpo de evidências observacionais da existência dos

jatos extragaláticos. Algumas das evidências mais contundentes foram obtidas mediante o

imageamento no óptico, raios X e rádio de fontes extragaláticas da emissão rádio estendida

e colimada, localizadas em lados opostos em relação ao núcleo da galáxia hospedeira, onde

o próprio núcleo geralmente é uma fonte compacta da emissão rádio nestes casos (Begelman
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et al., 1984, Krolik, 1999)). Estas observações revelaram que os jatos podem permanecer

altamente colimados até distâncias da ordem de centenas de kiloparsecs em relação ao

centro das rádio galáxias. O painel esquerdo da Figura 2.1 mostra imagens no rádio com o

Observatório VLA (Very Large Array) e em raios X com o Observatório Chandra do jato

proveniente do núcleo da galáxia M87, um belo exemplo de jato relativ́ıstico colimado (e.g.,

Marshall et al. 2002).

Observações de alta resolução com o Observatório Chandra de galáxias eĺıpticas

e aglomerados de galáxias ilustram o impacto dramático que os jatos exercem no meio

interestelar das galáxias hospedeiras e no ambiente dos aglomerados. Tais observações

mostram a existência de proeminentes depressões na distribuição superficial de brilho em

raios X destes sistemas, que correspondem a cavidades ou “bolhas” infladas pelos jatos à

medida que estes interagem com o gás quente ao redor do AGN central (e.g., Allen et al.

2006, B̂ırzan et al. 2004, Fabian et al. 2006, Taylor et al. 2006, Rafferty et al. 2006, Sanders

et al. 2009). Baseando-se na energética da criação das cavidades observadas no plasma, a

energia mı́nima associada com os jatos situa-se entre ∼ 1055 erg em galáxias, grupos de

galáxias e aglomerados de galáxias menos massivos até ∼ 1062 erg em aglomerados ricos

(mais massivos) (e.g., Churazov et al. 2002, Sanders et al. 2009), de forma que os jatos estão

entre alguns dos fenômenos mais potentes do universo.

A grande quantidade de energia depositada pelos jatos no ambiente ao redor do

AGN modifica a estrutura e consequente evolução temporal desse gás (painel direito da

Figura 2.1) (Churazov et al., 2002, Dalla Vecchia et al., 2004, Sijacki & Springel, 2006). Por

exemplo, a interação entre os jatos e o plasma circundante nos aglomerados de galáxias pode

alterar a evolução do ambiente interno dos aglomerados, através do contrabalançamento do

esfriamento radiativo pelo aquecimento causado pelo jato (e.g., McCarthy et al. 2004), e

modificar o processo de formação das galáxias (Bower et al., 2006, Sijacki et al., 2007).

Uma compreensão detalhada dos diversos aspectos do fenômeno dos jatos permanece

elusiva, tais como sua origem, colimação, propagação, radiação etc. A combinação de estu-

dos teóricos anaĺıticos (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

simulações numéricas magnetohidrodinâmicas (MHD) relativ́ısticas (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) estão fornecendo importantes insights na compreensão da origem f́ısica das enormes

quantidades de energia transportadas pelos jatos extragaláticos. Está se formando um con-

senso geral de que os jatos são fundamentalmente fenômenos cuja origem está relacionada

aos processos eletromagnéticos no disco de acreção ao redor do buraco negro central, e não

somente a consequência de processos puramente hidrodinâmicos (Blandford, 2002).
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Figura 2.1: Esquerda: Observações em raios X e rádio do jato relativ́ıstico emitido pelo
AGN central da galáxia M87, situada a uma distância de 17 Mpc (Marshall et al., 2002).
Direita: Imagem em raios X que mostra a interação entre o jato emitido pela rádio galáxia
central do aglomerado de galáxias Hydra A e o meio circundante (McNamara et al., 2000).
Como resultado desta interação são criadas “bolhas” de plasma aquecido em relação ao
plasma mais frio, que são observadas como depressões na distribuição de brilho. A distância
até Hydra A é de 258 Mpc.

Como discutimos no caṕıtulo 1, os modelos atualmente favorecidos para a origem

da potência dos jatos supõem um escoamento acretivo que deposita massa no buraco negro

central (Narayan & Quataert, 2005), “atravessado” por linhas de campo magnético de

grande escala. A presença de turbulência MHD e rotação diferencial do plasma no disco de

acreção geram e intensificam campos magnéticos toroidais através do processo denominado

de instabilidade magnetorrotacional (Balbus & Hawley, 1998, Balbus, 2003). Quando a

pressão associada a essas linhas toroidais torna-se suficientemente grande, tais linhas sofrem

uma repulsão magnética mútua e escapam do disco, formando um tipo de “torre” helicoidal

rotatória de linhas de campo magnético acima e abaixo do disco (e.g., Meier et al. 2001,

Hirose et al. 2004, Semenov et al. 2004). Forças centŕıfugas 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 acreção a regiões distantes (ver Figura 2.2) e extraem a energia

rotacional do próprio disco de acreção e a convertem na potência do jato. Dependendo da
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estrutura detalhada do disco de acreção 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 rotação (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 útil a

energia rotacional armazenada nos buracos negros de Kerr foi estudada pela primeira vez

por Penrose (1969) há mais de trinta anos atrás. No chamado “processo de Penrose”

idealizado por Roger Penrose (ver Misner et al. 1973, §33.7), part́ıculas situadas em órbitas

retrógradas 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 após 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 estão ancoradas diretamente no horizonte de eventos do buraco negro em rotação

e o conectam a regiões distantes (Figura 2.2). Tal configuração 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 equações de Maxwell ao redor de um buraco negro de Kerr para diversas

configurações do campo e obtiveram uma maneira qualitativamente simples de entender o

mecanismo de BZ: o buraco negro através de sua rotação 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 regiões distantes da singularidade na forma de um fluxo de Poynting, tal energia

pode então ser usada para acelerar o plasma do jato. Tal mecanismo é análogo ao modelo

clássico de Goldreich & Julian (1969) proposto para explicar a emissão de radiação 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 resistência interna que está conectada a um resistor que

representa a região de aceleração do jato; obviamente a fonte de energia dessa “bateria”

é a rotação do buraco negro. Uma exposição 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).

Há ainda um outro tipo de modelo que chamamos de Punsly-Coroniti-Meier, onde

as linhas de campo associadas à produção dos jatos estão ancoradas no plasma do disco

de acreção 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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espaço-tempo em rotação do buraco negro analogamente ao mecanismo de BZ, mesmo que

as linhas não estejam ancoradas diretamente no horizonte de eventos.

Os resultados dos modelos anaĺıticos de BZ e Punsly-Coroniti-Meier para a potência

dos jatos são de forma geral consistentes com os resultados de simulações numéricas (Koide,

2003, McKinney & Gammie, 2004, De Villiers et al., 2005, Hawley & Krolik, 2006, Punsly,

2007), no sentido de que a potência dos jatos resultante depende tanto da taxa de acreção

quanto do spin dos buracos negros. De fato, Meier (2001), Sikora et al. (2007) argumenta

que a compreensão da dicotomia radio-loud/radio-quiet na população de AGNs (e.g., Krolik

1999) requer que o comportamento da potência do jato exiba tais dependências. Embora

esta afirmação pareça ser indicada por observações de binárias de raios X na nossa galáxia

(Cui et al., 1998). Apesar disso, observacionalmente pouco é sabido sobre as condições

envolvidas no fenômeno dos jatos extragaláticos. Observações recentes com o Observatório

Chandra oferecem uma oportunidade única de remediar isto. As observações em raios X

das cavidades/bolhas presentes em diversos sistemas permitem estimar tanto a potência dos

jatos emitidas pelos AGNs centrais quanto a taxa de acreção de massa ao buraco negro.

Allen et al. (2006) (daqui por diante A06) analisou tais dados para nove galáxias eĺıpticas

gigantes e obteve uma forte correlação entre as taxas de acreção de Bondi e as potências

dos jatos (ver também Merloni & Heinz 2007, Balmaverde et al. 2008). No contexto dos

modelos para o sistema jato-disco de acreção-buraco negro, tal correlação permite inferir

não só a eficiência com a qual a energia de repouso do material sendo acretado no buraco

negro é convertida em energia do jato, mas também a distribuição dos spins dos buracos

negros nos respectivos AGNs, como mostraremos a seguir. Este é um dos tópicos abordados

neste trabalho.

Neste caṕıtulo, estudamos dois modelos f́ısicos para a potência do jato: o modelo BZ

(§2.3) e o modelo “h́ıbrido” de Punsly-Coroniti-Meier proposto por Meier (2001) (Punsly

& Coroniti, 1990, Meier, 1999)) (§2.4). Denominamos o último modelo “h́ıbrido” 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 potência do jato pode ser extráıda da energia cinética do

escoamento acretivo – e de BZ – no qual a energia rotacional do buraco negro é extráıda.

Incorporamos nestes modelos alguns efeitos relativ́ısticos que foram considerados de forma

incompleta em trabalhos anteriores a Nemmen et al. (2007b), e consideramos que o es-

coamento acretivo associado à produção dos jatos possui baixa eficiência radiativa, i.e. é

um ADAF. Há várias indicações de que a formação 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 produção dos jatos é suprimida (Livio et al., 1999, Meier, 2001, Macca-

rone et al., 2003) nos discos de acreção finos padrões normalmente associados aos AGNs
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Figura 2.2: Configurações das linhas de campo magnético ancoradas no buraco negro ou
disco de acreção 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 associação entre ADAFs e a produção de jatos na seção 2.2 (ver também §1.5).

Após construirmos um modelo teórico para a eficiência de produção dos jatos a par-

tir dos ADAFs (§2.5), aplicamos tais modelos para compreender a correlação emṕırica entre

as taxas de acreção de Bondi e as potências dos jatos inferida para LLAGNs hospedados

em galáxias eĺıpticas gigantes (§2.6). Em seguida demonstramos que os modelos de jato de

BZ e h́ıbrido estudados nas seções 2.3 e 2.4 são capazes de explicar a natureza f́ısica desta

correlação, e reproduzi-la (§2.7). A partir da nossa modelagem das observações, inferimos

a eficiência t́ıpica de conversão da energia de repouso do material acretado no buraco negro

em potência do jato, e a distribuição dos spins dos buracos negros supermassivos (§2.7).

Discutimos os efeitos nos nossos resultados introduzidos por posśıveis incertezas na deter-

minação emṕırica das potências dos jatos (§2.8.1) e a presença de ventos no ADAF (§2.8.2).

Finalmente, comparamos nossos resultados com estimativas prévias da eficiência do jato

(§2.8.3) e contextualizamos os resultados da nossa pesquisa com outros trabalhos recentes

(§2.8.4).

Os conteúdo deste caṕıtulo foi publicado nos dois trabalhos Nemmen et al. (2007a,b).
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2.2 Escoamento acretivo: ADAF

Para efeito de modelagem, consideramos que o escoamento acretivo ao redor do buraco

negro central é um ADAF (ver seção 1.4; Narayan et al. 1998, Narayan & McClintock 2008).

Existem diversas evidências que indicam uma associação entre ADAFs e jatos intensos em

LLAGNs, algumas das quais foram mencionadas na seção 1.5:

1. ADAFs são o modelo favorecido para explicar as baixas luminosidades dos LLAGNs

(§1.4).

2. Teoricamente, a magnitude e a estrutura dos campos magnéticos associados com

ADAFs são muito mais “condutivas” à extração da energia rotacional dos buracos

negros em comparação com os campos associados com discos finos padrões (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 produção de jatos mais intensos nos ADAFs.

3. Observacionalmente, estimativas da potência dos jatos e das taxas de acreção indicam

que a eficiência de produção dos jatos nos LLAGNs de fato é bastante apreciável

(Allen et al., 2006, Heinz et al., 2007, Merloni & Heinz, 2007, Körding 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 correlação

entre as emissões em raios X e rádio, que podem ser melhor entendidas no contexto

de um sistema ADAF-jato (Gallo et al., 2003, Merloni et al., 2003, Falcke et al.,

2004). Observações sugerem que para altas taxas de acreção 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 supressão do jato (e a transição HS-TS associada) aconteça

devido à mudança de um ADAF (jatos fortes) com baixas taxas de acreção para um

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

Convém notar que no caso dos sistemas excepcionais tais como os radio-loud quasars,

que são 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, Körding et al. 2006). Acredita-se que tais sistemas correspondam a casos onde a

taxa de acreção aproxima-se da taxa de Eddington. Uma possibilidade é que nestes casos o

escoamento acretivo esteja num estado instável onde o mesmo oscila entre diferentes modos

de acreção e correspondentemente diferentes modos de produção 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 pressão de radiação é dominante (Abramowicz

et al., 1988, Abramowicz, 2005, Ohsuga, 2007). A investigação da natureza destes sistemas

claramente é uma área promissora e instigante, mas está além dos objetivos do presente

trabalho.
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Nós descrevemos a estrutura do ADAF usando as equações auto-similares de Narayan

& Yi (1995a,b), que descrevem de forma simples a estrutura do escoamento. Estamos

especialmente interessados nas equações que descrevem a semi-espessura do disco H, a

velocidade angular Ω′ e a intensidade do campo magnético B próximos ao buraco negro em

termos do raio em coordenadas ciĺındricas R, massa do buraco negro M , taxa de acreção

no buraco negro Ṁ e o parâmetro de advecção f (assumido ≈ 1). As equações abaixo

descrevem H, Ω′ e B, que servirão de entrada para os modelos da potência do jato descritos

nas seções 2.3 e 2.4, onde parametrizamos a massa em unidades solares (m = M/M⊙),

taxas de acreção em unidades de Eddington (ṁ = Ṁ/ṀEdd) e os raios em termos do raio

de Schwarzschild (r = R/(2GM/c2)):

Ω′ = 7.19 × 104c2m
−1r−3/2 s−1, (2.1)

B = 6.55 × 108α−1/2(1 − β)1/2c
−1/2
1 c

1/4
3 m−1/2ṁ1/2r−5/4 G, (2.2)

H/R ≈ (2.5c3)1/2. (2.3)

As constantes c1, c2 e c3 são definidas como

c1 =
5 + 2ǫ′

3α2
g′(α, ǫ′),

c2 =

[

2ǫ′(5 + 2ǫ′)

9α2
g′(α, ǫ′)

]1/2

,

c3 = c2
2/ǫ

′,

ǫ′ ≡
1

f

(

5/3 − γ

γ − 1

)

,

g′(α, ǫ′) ≡

[

1 +
18α2

(5 + 2ǫ′)2

]1/2

.

Atentamos para o fato de que embora as equações de Narayan & Yi (1995a) sejam

baseadas num modelo simplificado para o ADAF, que não incorporava a posśıvel perda de

massa na forma de ventos provenientes do escoamento acretivo, nós verificamos que estas

soluções auto-similares fornecem uma boa aproximação para a estrutura das regiões internas

dos modelos ADAF mais recentes, como o modelo proposto por Blandford & Begelman

(1999) no qual ventos estão presentes (ver §2.8.2).

As equações para H, B e Ω′ também dependem das propriedades do plasma tais

como o ı́ndice adiabático γ, o parâmetro de viscosidade∗ α e a razão entre as pressões do

gás e magnética β. Tais quantidades não são independentes. Adotamos que o valor de γ

∗Na chamada “prescrição α” se define a viscosidade cinemática ν = αcsH onde α é um parâmetro
fenomenológico que quantifica a viscosidade do gás (geralmente α . 1) (e.g., Frank et al. 2002).
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depende de β através da relação

γ =
5β + 8

3(2 + β)
(2.4)

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

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

adotamos

α ≈
0.55

1 + β
(2.5)

(Hawley et al., 1995). Assumimos que a pressão magnética está relacionada a intensidade

do campo via Pmag = B2/8π.

Obtemos o valor de α a partir de simulações recentes MHD de escoamentos acretivos

que levam em conta de forma auto-consistente o processo MRI. As simulações relativ́ısticas

de McKinney & Gammie (2004), Hirose et al. (2004), Hawley & Krolik (2006) obtêm que

nas porções internas do disco β ≈ 1 − 10. Embora α não seja explicitamente mencionado,

podemos estimá-lo a partir dos valores de β usando a relação entre estas duas variáveis

obtendo α ≈ 0.04 − 0.3. Para fins de cálculo, derivaremos os resultados a seguir para os

valores α = 0.04 e 0.3. Contextualizando estes valores de α, notamos que as simulações

de Proga & Begelman (2003), McKinney & Narayan (2007) sugerem que próximo à órbita

circular estável mais interna, α atinge altos valores: α ∼ 0.1−1. Além disso, modelos ADAF

recentes requerem o valor α ≈ 0.25 para reproduzir as observações de XRBs (Quataert &

Narayan, 1999).

Introduzimos três importantes modificações 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 Ω′ no raio Rms, o raio da

órbita circular estável mais interna do disco de acreção (ISCO, de innermost stable

circular orbit, ou raio marginalmente estável, marginally stable), i.e. o raio abaixo do

qual não são posśıveis órbitas estáveis de part́ıculas no disco de acreção (ver Frank

et al. 2002, Misner et al. 1973), tal raio é dado por (Bardeen et al., 1972)

Rms = M
{

3 + Z2 − [(3 − Z1)(3 + Z1 + 2Z2)]1/2
}

, (2.6)

Z1 ≡ 1 + (1 − j2)1/3
[

(1 + j)1/3 + (1 − j)1/3
]

,

Z2 ≡ (3j2 + Z2
1 )1/2.

Conforme a Figura 2.3 mostra, Rms depende fortemente do parâmetro de spin do

buraco negro j ≡ J/Jmax (“a/M” em unidades geometrizadas, a é o momentum

angular espećıfico), onde J é o momentum angular do buraco negro e Jmax = GM2/c

é momentum angular máximo posśıvel.
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Intensificação da rotação devido a frame-dragging Um observador localizado no in-

finito vai ver o disco e os campos magnéticos em rotação nas proximidades do buraco

negro nas coordenadas de Boyer-Lindquist com uma velocidade Ω = Ω′ + ω, onde

ω ≡ −
gφt

gφφ
=

2aM

a2(R + 2M) + R3
, (2.7)

é a velocidade angular (gαβ são as componentes do tensor métrico apropriado) no

mesmo sistema de coordenadas, que corresponde a rotação do espaço-tempo local-

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

D́ınamo devido a frame-dragging Incorporamos um efeito relativ́ıstico inicialmente pro-

posto por Meier (1999) e possivelmente observado nas simulações numéricas MHD de

Hawley & Krolik (2006), onde o frame-dragging atua como um d́ınamo que amplifica

a intensidade dos campos magnéticos nas proximidades do buraco negro às custas

da energia rotacional do mesmo, o que intensificaria a potência do jato. Seguindo

Meier (2001), relacionamos a componente azimutal amplificada do campo com a in-

tensidade não-amplificada do campo da solução ADAF Newtoniana como Bφ = gB,

onde g = Ω/Ω′ é o fator de ampliação do campo. A amplitude deste fator depende do

spin do buraco negro através da velocidade angular do espaço-tempo ω. No caso de

um buraco negro de Schwarzschild (sem rotação), ω = 0 e g = 1 (i.e., não há d́ınamo

devido à métrica). A Figura 2.4 mostra quão grande g pode se tornar à medida que

j aumenta, para valores dos parâmetros t́ıpicos.

A importância destes efeitos foi reconhecida previamente e Meier (2001) até mesmo

os incorporou no seu modelo para a potência do jato, embora com simplificações que di-

minúıram seu impacto. Por exemplo, Meier tomou g como um parâmetro livre ao invés

de explicitamente relacioná-lo à rotação do espaço-tempo induzida pela métrica de Kerr,

ele adotou uma aproximação simples para ω, e ele calculou as potências apenas para dois

valores limites do raio: 7GM/c2 (correspondendo a j ≈ 0) e 1.5GM/c2 (j ≈ 1). No nosso

método incorporamos de maneira mais completa a dependência dos parâmetros importantes

do modelo em j, e desta forma podemos explorar o quão senśıveis as variáveis do escoamento

acretivo e a potência do jato são a mudanças no valor do spin do buraco negro.

Finalmente, seguindo Livio et al. (1999) assumimos que as componentes poloidal

e azimutal do campo magnético estão relacionadas uma à outra através da relação Bp ≈

H/R Bφ, baseada em que a intensidade da componente poloidal é limitada pela extensão

vertical dos “redemoinhos” turbulentos no disco de acreção. No caso de um ADAF, isto

implica Bp ≈ Bφ pois H ∼ R.
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Figura 2.3: Dependência com o spin j de alguns raios caracteŕısticos da dinâmica ao redor
dos buracos negros de Kerr, em unidades geometrizadas (G = c = 1). A linha tracejada
mostra o raio da órbita marginalmente estável (Rms) e as linhas sólidas mostram o raio do
horizonte de eventos (R+) e o raio da ergosfera medido no equador (R0(θ = π/2)). Figura
extráıda e modificada de Bardeen et al. (1972).

2.3 O modelo de Blandford-Znajek

De acordo com o modelo de BZ, a potência total do jato resultante é dada por (e.g.,

MacDonald & Thorne 1982, Thorne et al. 1986)

PBZ
jet =

1

32
ω2

F B2
⊥R2

Hj2c, (2.8)

onde

RH =
[

1 + (1 − j2)1/2
] GM

c2
(2.9)

é o raio do horizonte de eventos, B⊥ é a intensidade da componente do campo magnético

normal ao horizonte, e o fator

ωF ≡
ΩF

Ω2
H

(ΩH − ΩF ) (2.10)

depende da velocidade angular das linhas de campo ΩF em relação a do buraco negro, ΩH .

Seguindo a prática usual, assumimos que ωF = 1/2, que maximiza a potência (MacDonald

& Thorne, 1982, Thorne et al., 1986). Quanto a B⊥, Livio et al. (1999) argumenta que

a intensidade do campo ancorado no horizonte é comparável à do campo ancorado nas
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Figura 2.4: Variação com j do fator de intensificação g dos campos magnéticos devido a
frame-dragging. A linha sólida indica o caso em que α = 0.3 e a linha pontilhada corresponde
a α = 0.04. Tal fator não depende da massa do buraco negro ou taxa de acreção.

regiões internas do escoamento acretivo. Assim, assumimos que a intensidade do campo no

horizonte é a mesma daquela no raio da órbita marginalmente estável do disco de acreção,

i.e.

B⊥ ≈ Bp(Rms) ≈ g(Rms)B(Rms). (2.11)

Tais configurações dos campos são consistentes com aquelas observadas na região de formação

dos jatos em simulações numéricas da acreção a buracos negros de Kerr (e.g., Hirose et al.

2004, McKinney & Gammie 2004). Finalmente, como a taxa de acreção relaciona-se à

potência do jato apenas através da intensidade do campo, a potência depende apenas da

taxa de acreção medida na órbita marginalmente estável do escoamento definida como

Ṁms ≡ Ṁ(Rms). Se a massa é conservada no disco como na versão original do modelo

ADAF (Narayan & Yi 1995a, Narayan et al. 1998) então Ṁ não varia com o raio, porém

modelos ADAF contemporâneos 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 superf́ıcie condutora rotatória dotada de correntes

e cargas superficiais. De fato, o horizonte é um indutor unipolar no qual as linhas de
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campo estão conectadas (e.g., Thorne et al. 1986; ver Figura 2.2). Os campos magnéticos

sofrem torque da rotação do buraco negro e por sua vez, fornecem energia para o jato.

Existem entretanto alguns aspectos questionáveis a respeito do modelo. Punsly & Coroniti

(1990) argumenta que o horizonte de eventos está causalmente desconectado dos eventos

exteriores, de forma que propagações originadas no horizonte poderiam apenas se propagar

para dentro do mesmo. Além disso, o modelo BZ é formulado assumindo que não ocorre

acreção (a única função da matéria nas proximidades da singularidade é prover correntes

que sustentam o campo magnético) e na condição force-free, na qual a densidade e pressão

do plasma são despreźıveis. Mesmo apesar disso, McKinney & Gammie (2004), McKinney

(2005), Hawley & Krolik (2006) obtiveram uma boa concordância entre diversos aspectos

do modelo BZ e resultados de simulações numéricas, e por esta razão este modelo é conside-

rado neste trabalho. Notamos que McKinney & Gammie (2004) observaram uma crescente

discrepância entre o modelo clássico BZ e os seus resultados à medida que o spin do buraco

negro aumenta, um resultado que pode parcialmente ser atribúıdo ao fato de que a equação

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

2.4 O modelo h́ıbrido

Contrariamente à premissa da baixa densidade de plasma no modelo de BZ, acredita-se

que a acreção de matéria tenha um papel fundamental nos sistemas reais. De fato, simu-

lações numéricas mostram que a relação entre o disco de acreção e os campos magnéticos

desempenha um papel essencial na produção dos jatos. Por esta razão, consideramos um

segundo modelo para o jato, o modelo h́ıbrido de Meier (2001). Este modelo é constrúıdo

de forma que as linhas de campo de grande escala possam estar conectadas a regiões do

disco de acreção dentro e fora da ergosfera, o que depende do valor de Rms(j) (ver Fig. 2.3).

Dessa forma, o modelo é capaz de extrair a energia rotacional tanto do disco de acreção

quanto do buraco negro e convertê-la na potência do jato, embora a extração da energia

rotacional do buraco negro ocorra indiretamente através das linhas de campo ancoradas no

plasma sujeito à rotação do espaço-tempo. Este modelo também leva em conta os efeitos da

amplificação do campo devido ao d́ınamo causado por frame-dragging. Como foi discutido

por Meier (2001), a potência do jato neste modelo depende fortemente da espessura do

disco de acreção e do spin; campos magnéticos intensos e rotação rápida, os ingredientes

necessários para o lançamento da jatos poderosos, apenas ocorrem se o disco é espesso e o

buraco negro possui rotação rápida.

Seguindo Meier (2001), a potência total do jato no modelo h́ıbrido é dada por

P disk
jet =

1

32c
(BφHRΩ)2 , (2.12)
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onde Bφ = gB e Ω = Ω′ + ω. Todas as quantidades são calculadas no raio R = Rms,

que é também assumido como o tamanho aproximado caracteŕıstico da região de formação

do jato, conforme sugerido por simulações numéricas (Koide, 2003, McKinney & Gammie,

2004, Hawley & Krolik, 2006, Punsly, 2007). Nós denotamos a potência neste modelo com

o ı́ndice subscrito “disk” para chamar a atenção para o fato de que a energia é extráıda não

só da rotação do buraco negro mas também do próprio escoamento acretivo.

É interessante notar que há suporte para aspectos do modelo h́ıbrido em simulações

numéricas recentes (Koide, 2003, De Villiers et al., 2005, Hawley & Krolik, 2006, Punsly,

2007). Por outro lado, a relevância do mecanismo de Blandord-Payne, que descreve a

extração de energia da rotação do disco de acreção e que é incorporada no modelo h́ıbrido, é

uma questão debatida. Por exemplo, McKinney (2005), Hawley & Krolik (2006) argumenta

que este mecanismo não é importante para entender a origem dos outflows colimados obtidos

nas suas simulações numéricas, enquanto Blandford (2005) sugere que tais conclusões são

prematuras e que os resultados das simulações dependem das condições iniciais adotadas.

2.5 Propriedades básicas dos modelos

Há várias propriedades interessantes dos nossos modelos que merecem ser salientadas. A

potência do jato nos dois modelos (Equações 2.8 e 2.12) não dependem explicitamente da

massa do buraco negro. Além disso, a dependência da taxa de acreção aparece na potência

do jato apenas através da intensidade do campo (ver equações 2.2, 2.8 e 2.12), de forma

que a potência do jato em ambos modelos pode ser expressa como

Pjet(α, j, Ṁms) ∝ Ṁms, (2.13)

ou seja, a potência depende linearmente da taxa de acreção. Entretanto, ambos modelos

possuem uma dependência bastante complicada em relação aos parâmetros j e α, o que

resulta em grande parte devido à forma complicada da expressão para Rms (eq. 2.2). A

Figura 2.5 ilustra a dependência com o spin de ambos os modelos BZ e h́ıbrido, para

os valores do parâmetro de viscosidade α = 0.04 and 0.3, considerando o valor fiducial

Ṁms = 10−3 M⊙ yr−1. Tal valor corresponde a um décimo da taxa de acreção de Bondi

média das galáxias eĺıpticas estudadas por Allen et al. (2006) (ver Tabela 2.1). Os cálculos

necessários 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 h́ıbrido se compor-

tam de maneira similar e dão resultados comparáveis para valores intermediários e altos de

j. A pequena diferença de potência entre os dois modelos para valores altos de j não é sig-

nificativa dadas as incertezas na nossa compreensão dos mecanismos detalhados envolvidos

na formação do jato. Para valores baixos do spin, entretanto, a potência do jato no modelo
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Figura 2.5: Potência do jato obtida dos modelos de Blandford-Znajek (Eq. 2.8) e do modelo
h́ıbrido (Eq. 2.12) como função do spin do buraco negro j. As curvas são calculadas
assumindo o valor fiducial Ṁms = 10−3 M⊙ yr−1, e para dois valores distintos do parâmetro
de viscosidade: α = 0.04 e 0.3. O eixo direito mostra a eficiência do jato ηjet ≡ Pjet/Ṁmsc

2.
Como as potências dependem linearmente de Ṁms, ηjet depende apenas de j e α.

h́ıbrido é consideravelmente maior que a do caso BZ. A diminuição no caso BZ reflete um

decĺınio na energia rotacional do buraco negro dispońıvel para “alimentar” o jato, enquanto

no caso h́ıbrido o decĺınio é limitado pela contribuição do disco de acreção. O aspecto mais

importante da Figura 2.5 é que a potência do jato depende fortemente do spin do buraco

negro, variando de três ordens de magnitude à medida que j aumenta de 0 a 1. Esta forte

dependência é causada em grande parte pelos nossas melhoras introduzidas nos modelos

anteriores de Ghosh & Abramowicz (1997), Armitage & Natarajan (1999), Meier (2001),

que não incorporam cuidadosemente a f́ısica da métrica de Kerr.

O eixo direito da Fig. 2.5 mostra a eficiência do jato, definida como ηjet ≡ Pjet/Ṁmsc
2.

Como os nossos modelos dependem linearmente de Ṁms, a eficiência depende apenas do spin

j e do parâmetro de viscosidade α. Para valores altos de j, as eficiências preditas pelos dois

modelos de jato são comparáveis à eficiência radiativa predita pelo modelo relativ́ıstico de

disco fino de Novikov-Thorne†, que está relacionada a energia potencial gravitacional da

†O modelo de disco fino de Novikov-Thorne é uma extensão do modelo clássico de Shakura-Sunyaev
(Shakura & Sunyaev, 1973) aos casos em que o buraco negro central possui rotação (Novikov & Thorne,
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órbita circular estável mais interna, e o jato transporta uma fração apreciável da ener-

gia da massa de repouso que escoa através do disco. Para um buraco negro com o spin

máximo j = 0.998 (conforme análise de Thorne 1974), as eficiências máximas dos jatos são

ηjet = 0.22 (BZ) e 0.48 (modelo h́ıbrido) para α = 0.04. Por outro lado, se α = 0.3, as

eficiências caem para ηjet = 0.07 (BZ) e 0.24 (modelo h́ıbrido).

Figura 2.6: Comparação entre as potências dos jatos resultantes dos nossos modelos
anaĺıticos (linhas sólida e pontilhada) e os resultados das simulações numéricas relativ́ısticas
MHD de Hawley & Krolik (2006) (linha traço-ponto) e McKinney (2005) (linha tracejada).
As curvas são calculadas assumindo Ṁms = 10−3 M⊙ yr−1 e α = 0.3.

Modelos anaĺıticos anteriores similares aos nossos obtinham uma dependência sim-

ples entre Pjet e j da forma Pjet ∝ j2 (Blandford & Znajek, 1977, Rees et al., 1982, Armitage

& Natarajan, 1999, Meier, 1999, 2001). Como resultado dos efeitos relativ́ısticos introdu-

zidos neste trabalho de forma mais cuidadosa em comparação com modelagens anteriores,

obtemos uma relação Pjet(j) não-trivial. O tipo de dependência com j da potência do

jato ilustrada na Figura 2.5 foi previamente observada apenas em complexas simulações

numéricas MHD da formação de jatos (McKinney, 2005, Hawley & Krolik, 2006). A Figura

2.6 mostra uma comparação entre os resultados do nosso trabalho e o destas simulações

numéricas. McKinney (2005) ajustou certas curvas aos resultados de simulações numéricas

1973, Frolov & Novikov, 1998). Enquanto no caso j = 0 a eficiência radiativa é ≈ 0.06, quando j ≈ 1 a
eficiência aumenta para ≈ 0.42.
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do mecanismo BZ (McKinney & Gammie, 2004) e inferiu o comportamente de Pjet(j) impli-

cado pelas simulações parametrizado em termos de Ṁms. Hawley & Krolik (2006) realizou

simulações semelhantes às de McKinney e procedeu da mesma forma para inferir a de-

pendência de Pjet(j) a partir das simulações e obteve a fórmula simples (ver eq. 10 de

Hawley & Krolik 2006)

ηjet ≈
0.002

1 − |j|
. (2.14)

Pode-se perceber na Fig. 2.6 que ambas simulações fornecem resultados bastante distintos

para a Pjet(j), o que é uma consequência dos diferentes códigos numéricos usados e do

número de dimensões (as simulações de Hawley & Krolik 2006 são 3D, enquanto as de

McKinney 2005 são 2D). Além disso tais resultados numéricos são bastante dependentes

das condições iniciais assumidas nas simulações, que em ambos os casos é um toro de plasma

no qual as linhas de campo são loops concêntricos.

2.6 A correlação emṕırica Ṁ − Pjato

Dada uma distribuição de gás ao redor do buraco negro central, a configuração 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 acreção resultante, referida como taxa de Bondi, pode ser escrita na

forma da equação 1.1, ṀBondi = πλcsρr2
A. Por ser o modelo mais simples de escoamento

acretivo, a taxa de acreção de Bondi é frequentemente usada em estudos do gás emissor de

raios X em galáxias eĺıpticas (e.g., Di Matteo et al. 2003, Pellegrini 2005), nas quais o gás

é geralmente fornecido ao AGN central com um baixo momentum angular.

Recentemente, A06 derivaram as taxas de acreção de Bondi e as potências dos ja-

tos (ver Tabela 2.1) a partir de observações com o Observatório Chandra de nove galáxias

eĺıpticas gigantes próximas‡, luminosas em raios X, que hospedam LLAGNs radio-loud,

mostrando evidências de cavidades (ou “bolhas”) infladas pelos jatos nas regiões centrais,

e encontraram uma boa correlação entre as duas quantidades. Tal resultado foi confir-

mado posteriormente na análise de Merloni & Heinz (2007), Balmaverde et al. (2008). As

potências dos jatos foram estimadas das energias e escalas de tempo necessárias para inflar

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

Pjet = E/tage, (2.15)

‡As galáxias são 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 tage = R/cs é a

idade das bolhas (P é a pressão do gás emissor de raios X, V é o volume das cavidades e

R é a distância da bolha até o centro). As estimativas de A06 são baseadas na hipótese de

que as bolhas em raios X são infladas lentamente. Os valores de ṀBondi para os sistemas

foram calculados dos perfis de temperatura e densidade do gás observado. Na maior parte

dos casos, o raio de Bondi não é observado diretamente, e as temperaturas e densidades

apropriadas são determinadas através da extrapolação 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 dispersão de velocidade no óptico usando a correlação

entre a massa do buraco negro central e a dispersão de velocidades de Tremaine (2002).

Como A06 realizou uma análise bastante cuidadosa dos dados, nós simplesmente usamos os

valores estimados por A06 de ṀBondi e Pjet na nossa modelagem. Merloni & Heinz (2007),

Balmaverde et al. (2008) estenderam a análise de A06 a um conjunto maior de galáxias,

e obtiveram suporte para a correlação. Na Seção 2.8.1 nós consideramos o impacto das

incertezas no cálculo da potência do jato a partir das propriedades f́ısicas das cavidades

observadas nos dados do Chandra.

Os resultados de A06 para os nove sistemas são mostrados na Fig. 2.8, onde PBondi

é definida como a potência total liberada via acreção para uma eficiência de 10%,

PBondi = 0.1ṀBondic
2. (2.16)

As barras de erro§ mostradas incluem uma incerteza sistemática de 0.46 dex em log PBondi,

que é causada pela dispersão intŕınseca de 0.23 dex na relação log M − log σ (ver A06).

A correlação entre ṀBondi (ou equivalentemente PBondi) e a potência do jato Pjet foi

expressa por A06 como uma lei de potência na forma

log
PBondi

1043 erg s−1
= A + B log

Pjet

1043 erg s−1
, (2.17)

com A = 0.65±0.16 e B = 0.77±0.20. Esta lei de potência é mostrada na Figura 2.8 como

a linha sólida.

§As fontes de erro nos dados incluem: incertezas nos dados em raios X, incerteza na dispersão de veloci-
dades estelar (que afeta a determinação de M), espalhamento na relação M −σ e incerteza na determinação
dos volumes das cavidades.
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Figura 2.7: Exemplos de imagens em raios X obtidas com o Observatório Chandra das
regiões centrais das galáxias eĺıpticas M87 e NGC 4374 (ver A06), mostrando os jatos e as
bolhas. As imagens em raios X foram constrúıdas na banda 0.5–8 keV. Os contornos pretos
mostram a emissão rádio em 1.4 GHz obtidas de dados do Very Large Array. As elipses
magentas mostram as regiões identificadas com as cavidades em raios X, que são usadas
para estimar Pjet. As barras horizontais no canto esquerdo inferior de cada imagem indicam
a escala correspondente a 1 kpc.

Objeto dL (Mpc) M (109 M⊙) rA (pc) log ṀBondi ṀBondi/ṀEdd log PBondi Pjet

NGC 507 71.4 0.84 38 -1.34 2.4 × 10−3 1.41−0.09
+0.09 10.2 ± 3.37

NGC 4374 (M84) 17 0.66 31 -2.07 5.8 × 10−4 0.69−0.29
+0.30 1.53 ± 0.46

NGC 4472 17 0.76 36 -1.96 6.4 × 10−4 0.79−0.23
+0.25 0.81 ± 0.24

NGC 4486 (M87) 17 1.4 123 -1.59 7.5 × 10−4 1.16−0.40
+0.28 3.44 ± 1.67

NGC 4552 (M89) 17 0.41 18 -2.38 4.9 × 10−4 0.37−0.21
+0.22 0.16 ± 0.041

NGC 4636 17 0.16 31 -3.46 1.3 × 10−3 −0.71−0.24
+0.24 0.03 ± 0.008

NGC 4696 44.9 0.4 17 -2.35 3.8 × 10−5 0.4−0.55
+0.56 0.79 ± 0.30

NGC 5846 24.6 0.39 19 -2.9 1.5 × 10−4 −0.15−0.40
+0.43 0.074 ± 0.026

NGC 6166 135.5 0.82 20 -2.27 3 × 10−4 0.49−0.26
+0.34 1.58 ± 0.47

Tabela 2.1: Principais quantidades que caracterizam as galáxias eĺıpticas estudadas por
Allen et al. (2006): distância luminosidade (dL), massa do buraco negro central (M), raio
de acreção (rA), taxa de acreção de Bondi em unidades de M⊙ ano−1 (log ṀBondi), taxa de
Bondi normalizada pela taxa de acreção de Eddington (ṀBondi/ṀEdd), “potência de Bondi”
(log PBondi) em unidades de 1043 erg s−1 e potência do jato (Pjet) em unidades de 1043 erg
s−1. Para mais detalhes, ver A06.

2.7 Implicações para o spin dos buracos negros e taxas de

acreção

Os resultados de A06 são interessantes em dois aspectos: primeiro, eles mostram que os

AGNs centrais nestes sistemas são extremamente sub-Eddington, ou seja, eles têm ta-

xas de acreção extremamente baixas comparadas com a taxa de acreção de Eddington,



CAPÍTULO 2. EXTREMA ROTAÇÃO DOS BURACOS NEGROS EM AGNS 42

Figura 2.8: Correlação emṕırica entre a taxa de acreção de Bondi (parametrizada como
PBondi = 0.1ṀBondic

2) e a potência do jato (Pjet) para as nove galáxias eĺıpticas gigantes
estudadas por A06. As barras de erro mostradas incluem uma incerteza sistemática de 0.46
dex em log PBondi. A lei de potência ajustada por A06 é mostrada pela linha preenchida. As
leis de potência preditas pelos nossos modelos teóricos (que correspondem a A = 0.69±0.19
e B = 1) são representadas pelas linhas tracejada (melhor ajuste) e pontilhada (barras de
erro).
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ṀBondi/ṀEdd . 10−3 (ver Tabela 2.1). O modelo ADAF para o escoamento acretivo é válido

apenas para sistemas que são altamente sub-Eddington. Segundo, como foi notado por A06,

a correlação implica que uma fração apreciável da energia associada com a massa de repouso

do gás adentrando o raio rA é tranformada na potência do jato, Pjet/(ṀBondic
2) = 2.2+1.0

−0.7%

para Pjet = 1043 erg s−1, o que concorda com outras estimativas (Heinz et al., 2007, Merloni

& Heinz, 2007, Körding et al., 2008, Merloni & Heinz, 2008).

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

gue atingir o buraco negro por diversas razões. Como o gás no ADAF possui momentum

angular, a acreção é causada não só pela gravidade como no modelo de Bondi mas também

pela taxa de transporte de momentum angular caracterizada pelo “prescrição α” no modelo

ADAF; dada uma certa densidade ambiente no meio externo, a taxa de acreção predita pelo

modelo ADAF é menor que a taxa de Bondi:

ṀADAF ∼ αṀBondi com α < 1 (2.18)

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

Além disso, parte do gás pode ser impedido de ser acretado devido a ventos e/ou

convecção ocorrendo no ADAF (e.g., Blandford & Begelman 1999, Quataert & Gruzinov

2000, Proga & Begelman 2003, Igumenshchev et al. 2003), reduzindo ainda mais Ṁms em

comparação com ṀBondi. Permitimos que Ṁms seja menor que ṀBondi introduzindo o

parâmetro ǫBondi definido tal que

Ṁms = ǫBondiṀBondi. (2.19)

O parâmetro ǫBondi representa a fração do material fornecido pelo meio externo no raio

de Bondi que atinge a órbita estável mais interna do escoamento acretivo e é acretado em

seguida. Este parâmetro portanto incorpora a nossa “ignorância” a respeito dos detalhes

da estrutura do ADAF. Notamos que estamos apenas considerando a situação mais simples

onde somente o perfil de densidade é afetado. Os ventos também reduzirão a taxa de acreção

de energia e momentum angular no buraco negro central. Deferimos a discussão de tais

complicações para a Seção 2.8.2.

Incluindo esta modificação nos nossos modelos obtemos relações para a potência do

jato na forma

Pjet(PBondi, α, ǫBondi, j) ∝ PBondi. (2.20)

Esta relação tem a mesma forma funcional da correlação encontrada por A06 (equação 2.17)

e nós podemos usar a equação acima para obter v́ınculos para os principais parâmetros dos

modelos (α, ǫBondi e j) usando os resultados de A06.
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Comparando as equações 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 diferença

não seja estatisticamente significativa (ver Fig. 2.8). Por exemplo, a análise de Balmaverde

et al. (2008) indica que Pjet ∝ PBondi dentro da incerteza de 1σ. Como A e B na equação

2.17 presumidamente estão fortemente correlacionados, nós ajustamos aos dados de A06

uma lei de potência com o valor fixo B = 1 para encontrar o valor correspondente de A.

Usando a estat́ıstica de χ2 (Press et al. 1992, §15.2), que leva em conta apenas os erros que

afetam os valores de PBondi, encontramos A = 0.69 ± 0.19 com χ2 = 2.4 para 8 graus de

liberdade, o que indica que nosso ajuste com B = 1 também fornece uma boa descrição

dos dados. A lei de potência com A = 0.69 e B = 1 é mostrada na Fig. 2.8 como a linha

tracejada; as linhas pontilhadas delimitam a incerteza estat́ıstica (1σ) correspondente nesta

lei de potência.

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

ηjet. Inserindo B = 1 na equação 2.17 obtemos

A = log

(

PBondi

Pjet

)

= log

(

0.1

ηjetǫBondi

)

, (2.21)

que pode ser reescrita como

log(ηjet) = −(1 + A + log ǫBondi). (2.22)

A Figura 2.9 mostra o fator de eficiência do jato correspondente ao valor observado

A = 0.69±0.19 (B = 1), como função do parâmetro de acreção de massa ǫBondi. O valor de

ηjet ≈ 2% derivado por A06 é, de fato, o valor mı́nimo posśıvel e corresponde a ǫBondi = 1

ou Ṁms = ṀBondi. Como espera-se que ǫBondi seja significantemente menor que a unidade,

as eficiências do jato requeridas serão maiores.

Como nos nossos modelos para Pjet a eficiência do jato é uma função do parâmetro

de viscosidade α e do spin j, as equações acima implicam que o valor do parâmetro A é

uma função dos parâmetros α, ǫBondi e j. Portanto, para um dado valor de α, podemos

usar o valor observado de A = 0.69 ± 0.19 para explorar o intervalo de valores posśıveis de

ǫBondi e j. Como descrito anteriormente, várias análises e argumentos diferentes sugerem

que o valor de α situa-se entre 0.04 e 0.3. Na discussão abaixo, derivaremos resultados para

os dois valores que limitam o intervalo: α = 0.04 and 0.3.

A Fig. 2.10 mostra o espaço de parâmetros (j, ǫBondi) que corresponde aos valores

observados de A para modelos BZ (linha tracejada, §2.3) e h́ıbrido (linha preenchida, §2.4).

Os dois painéis mostram os resultados para os dois valores diferentes de α próximo à órbita

circular estável mais interna, α = 0.3 (β ∼ 1, painel esquerdo) e α = 0.04 (β ∼ 10, painel

direito). Lembramos que β é a razão entre a pressão do gás e pressão magnética próximo

ao raio da órbita marginalmente estável. Os valores próximos a cada contorno mostram o
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Figura 2.9: Relação entre os parâmetros ηjet e ǫBondi necessária para reproduzir a correlação
observada entre ṀBondi e Pjet. Cada linha corresponde a um valor diferente de A (mostrados
acima das linhas), a linha mais espessa representa o melhor ajuste de A. Nós limitamos
o valor da eficiência ao valor teórico máximo para o modelo h́ıbrido com α = 0.04 (48%).
A linha pontilhada corresponde à eficiência máxima do modelo de Blandford-Znajek para
α = 0.04. Tais eficiências são geradas quando os buracos negros possuem rotação máxima
(j = 0.998) e diminuem à medida que α aumenta, pois os valores plauśıveis de ǫBondi

aumentam. Para α = 0.3, as eficiências máximas são ηjet = 0.07 (modelo BZ) e 0.24
(modelo h́ıbrido).
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valor de A para aquela linha. Mostramos o efeito de considerarmos uma incerteza de ±0.19

(1σ) em A. Convém notar que o intervalo adotado de A assume que a incerteza em cada

ponto é independente. A seria diminúıdo caso, por exemplo, a potência 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 correlação

ṀBondi − Pjet implica um intervalo estreito de spins dos buracos negros para as galáxias

eĺıpticas do conjunto de A06, independentemente do valor de α e do modelo espećıfico

adotado, com o resultado principal sendo que os buracos negros supermassivos devem pos-

suir rotação rápida. Especificamente, encontramos que se α ≈ 0.3 (Figura 2.10a), como

requerido para garantir uma concordância entre o modelo ADAF e observações de XRBs

(Quataert & Narayan, 1999), então o modelo h́ıbrido requer j & 0.75, enquanto o modelo

BZ implica j & 0.9. Se o valor do parâmetro de viscosidade é baixo, α ≈ 0.04 (Fig. 2.10b),

ambos modelos requerem j & 0.75. Em todos os casos, ηjet & 2%.

Sujeita ao v́ınculo Ṁms ≤ ṀADAF (equação 2.18), a correlação ṀBondi −Pjet implica

que no contexto do modelo h́ıbrido os buracos negros centrais devem ter spins j & 0.89 se

α ≈ 0.3. O intervalo correspondente das taxas de acreção de massa no buraco negro é

Ṁms ≈ (0.05 − 0.3)ṀBondi ≈ (0.16 − 1.0)ṀADAF. (2.23)

Se o valor de α é menor, então os buracos negros no modelo h́ıbrido devem estar rotando a

velocidades extremas (j & 0.98) e o intervalo correspondente das taxas de acreção é

Ṁms ≈ (0.02 − 0.04)ṀBondi ≈ (0.5 − 1.0)ṀADAF. (2.24)

Para um dado valor de j, a eficiência correspondente do jato pode ser obtida da Fig. 2.9.

Por exemplo, se α = 0.3 e j = 0.89, ηjet = 4.5%, resultando numa eficiência ĺıquida

ηjetǫBondi = 1.3%.

No caso do modelo BZ, a distribuição de spins corresponde a j & 0.98 (α = 0.3) e

j > 1 (α = 0.04). A última desigualdade é não-f́ısica e indica que os valores do parâmetro

de viscosidade α < 0.04 são desfavorecidos. Seguindo esta linha de racioćınio, encontramos

que o modelo BZ requer α ≥ 0.2 para garantir que j ≤ 1 e Ṁms ≤ ṀADAF. Também

é posśıvel que estes “problemas” sejam um reflexo das limitações do modelo BZ. Como

indicado anteriormente, o modelo BZ foi originalmente derivado no limite perturbativo em

que j é pequeno e quando a aproximação monopolar para a forma do campo é válida. Por

esta razão, e para maior clareza na discussão, daqui por diante nós discutiremos apenas os

resultados no contexto do modelo h́ıbrido.

Os altos valores inferidos para o spin dos buracos negro neste trabalho a partir de

galáxias eĺıpticas gigantes concordam com os resultados de outros tipos de estudos, tanto

teóricos quanto observacionais, que procuram estimar os valores de j usando diferentes
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Figura 2.10: Intervalo de valores para os parâmetros ǫBondi e j a partir dos modelos de jato, que reproduzem os valores medidos de
A da correlação emṕırica entre ṀBondi e Pjet (Eq. 2.21). As linhas tracejadas mostram as predições do modelo de BZ e as linhas
preenchidas mostram aquelas do modelo h́ıbrido. O painel esquerdo corresponde a α = 0.3 e o direito a α = 0.04, os dois valores que
delimitam o intervalo de valores plauśıveis para o parâmetro de viscosidade. Os números acima das linha são os valores de A para
cada linha. As linhas mais espessas correspondem ao valor de A melhor ajustado. As linhas horizontais pontilhadas indicam o valor
ǫBondi = α (i.e., Ṁms = ṀADAF).
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métodos. Volonteri et al. (2005) usaram simulações numéricas de Monte Carlo para traçar

a história de mergers de halos de matéria escura e dos buracos negros que estes hospedam,

e calculou a evolução dos spins dos buracos negros mediante acreção de gás e coalescência

da buracos negros binários para z < 20. Volonteri et al. (2005) obtiveram que ≈ 70%

de todos os buracos negros massivos adquirem spin máximo no final da simulação se a

acreção de gás ocorrer via um disco fino padrão; caso a acreção ocorra via um disco espesso

(ADAF) então ≈ 80% dos buracos negros massivos atingem spins j > 0.8 (porém ver

King et al. 2008). Estimativas da eficiência radiativa média de populações 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 estão 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 Kα, observada no espectro em

raios X de várias binárias em raios X e no núcleo da galáxia Seyfert 1 MCG-6-30-15, é

emitida por plasma localizado nas regiões internas do disco de acreção, próximo ao buraco

negro. O uso de modelos relativ́ısticos permite inferir limites para o valor do spin do buraco

negro nos objetos que emitem esta linha, já que a forma da mesma é dependente da métrica

do espaço-tempo subjacente. Através da modelagem da linha Fe Kα presente no único

AGN até o momento em que ela foi observada, Brenneman & Reynolds (2006) conclúıram

que um alto spin j > 0.987 é necessário (confiabilidade de 2σ). Obviamente além do caso

de MCG-6-30-15, mais observações são necessárias 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

útil ter em mente que as simulações numéricas MHD relativ́ısticas recentes de discos de

acreção espessos de Gammie et al. (2004) sugerem que o plasma acretado vai fazer com

que o spin do buraco negro atinja o equiĺıbrio não no valor j = 0.998 (Thorne, 1974) mas

no valor reduzido de j ≈ 0.93. Esta não é uma diferença trivial. Para valores altos do

spin, uma redução de 7% em j se traduz numa redução de um fator de ∼ 3 na potência

do jato. No caso espećıfico das galáxias eĺıpticas de A06, obtemos que os buracos negros

nestas galáxias devem ser alimentados sob taxas ǫBondi & 0.05, dependendo do valor de α

e do mecanismo de produção do jato em operação. No caso particular do modelo h́ıbrido

com α ≈ 0.3, os buracos negros não podem ser alimentados com taxas muito menores

que ṀADAF (i.e. 0.2 . ǫBondi . 0.3, onde o limite inferior é devido à eficiência reduzida

associada a j = 0.93 e corresponde a Ṁms = ṀADAF), limitando a posśıvel importância da

perda de massa através de ventos.

¶O argumento de Soltan, elaborado inicialmente por Soltan (1982), permite inferir a eficiência radiativa
média de uma população de AGNs, conhecendo-se sua função de luminosidade Ψ(L, z) e a função de dis-
tribuição de massa dos buracos negros Φ(M, z). A hipótese básica deste método é que os buracos negros
ganham a maior parte da sua massa mediante acreção.
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2.8 Discussão

2.8.1 Reconsiderando as estimativas de Pjato

A06 usa as observações em raios X das cavidades no meio interno dos aglomerados de

galáxias para estimar a potência do jato. Para derivar a energia E necessária para criar as

bolhas observadas no meio emissor de raios X, A06 assume que as cavidades são infladas

lentamente e obtêm a relação E = 4PV para γ = 4/3 (plasma relativ́ıstico), onde P é a

pressão térmica do meio emissor de raios X ao redor das bolhas, V é o volume da cavidade

e γ é o ı́ndice adiabático do fluido dentro da cavidade. Esta é a mı́nima energia requerida

para inflar as cavidades e não leva em conta a energia que tenha sido gasta aquecendo o

meio. Um cenário mais reaĺıstico para este processo envolve bolhas com alta pressão, que

após a injeção de energia se expandem rapidamente e atingem equiĺıbrio de pressão 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 obtêm

E′ ≈ 3PV

(

Pi

P

)1/4

, (2.25)

onde Pi é a pressão térmica do gás ao redor no local onde a bolha é injetada. A eq. 2.25

sugere que se a bolha é injetada com um excesso de pressão de Pi/P & 10 então E′ & 6PV .

Nós 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 Pjet e nos resultados derivados dos nossos modelos.

Seguindo A06, calculamos as potências modificadas dos jatos como

P ′
jet = E′/tage = 2Pjet (2.26)

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

conta que a propagação de erros implica

σP ′
jet

= 2σPjet
, (2.27)

onde σP ′
jet

é o erro nos valores de P ′
jet e σPjet

é o erro em Pjet. Nós obtemos A = 0.39± 0.19

com χ2 = 2.4 para 8 graus de liberdade. Como o valor adotado de E′ implica um aumento

na potência, nossos modelos necessitam de valores maiores de j para reproduzir os valores

aumentados de P ′
jet. Particularmente, se α ≈ 0.3 estes valores de A implicam jmin ≈ 0.84

para o modelo h́ıbrido e jmin ≈ 0.95 para o modelo BZ. Portanto, um intervalo mais estreito

de valores altos do spin é necessário para explicar os valores de P ′
jet, e por consequência os

valores de ǫBondi e ǫADAF também sofrem um pequeno aumento.
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Uma importante incerteza nos cálculos descritos acima (e também nos de A06) é a

estimativa da idade das bolhas. A06 calcula as idades usando a fórmula tcs = D/cs, onde D

é a distância do centro da bolha até o buraco negro e cs é a velocidade adiabática do som.

Como discutido por B̂ırzan et al. (2004) (ver também Rafferty et al. 2006) existem também

duas outras formas de estimar a idade das cavidades: o tempo de “borbulhamento” (tbuoy,

de buoyancy) e o tempo de “preenchimento” das bolhas (tr, de refill) (ver equações 3 e 4

de B̂ırzan et al. 2004). B̂ırzan et al. (2004), Rafferty et al. (2006) calcularam estes tempos

caracteŕısticos para vários sistemas e os seus resultados indicam que a idade verdadeira das

bolhas é delimitada por tcs (que geralmente fornece os menores valores) e tr (geralmente

a idade mais longa). Tais autores encontram que a diferença t́ıpica entre tcs e tr está

no intervalo 2-4. Uma subestimação das idades das bolhas afeta a estimativa de Pjet,

como determinada acima, aumentando a potência 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 ≈ 2tcs ,

o que implica uma potência menor P ′′
jet = 1/2Pjet. Em relação aos valores originais das

potências estimadas por A06, obtemos que uma mudança nos valores das idades implica

num decréscimo sistemático nos valores de j. Por exemplo, no caso do modelo h́ıbrido com

α = 0.3, obtemos jmin ≈ 0.6.

Apesar da discussão acima sobre aspectos que afetam as estimativas de A06 da ener-

gia total transportada pelos jatos e as escalas de tempo associadas, é provável que o produto

final, as estimativas das potências dos jatos nas nove galáxias eĺıpticas, sejam razoáveis. O

impacto de uma subestimação da energia do jato aproximadamente cancela o efeito de

uma subestimação das idades das bolhas, de forma que a análise que nós apresentamos

anteriormente seria apenas minimamente afetada.

2.8.2 Reconsiderando os modelos ADAF: o efeito dos ventos

Nós mencionamos previamente a possibilidade de que o escoamento acretivo seja modificado

pela perda de massa na forma de ventos. A presença de tais ventos provavelmente é uma

norma em vez de ser exceção (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 consequência, ADAFs com ventos (advection-dominated

inflow-outflow solution, modelo ADIOS, Blandford & Begelman 1999) possuem uma estru-

tura dinâmica diferente da de ADAFs sem ventos. Por exemplo, para um mesmo valor de Ṁ

perto do buraco negro, a velocidade angular, espessura, pressão total e intensidade dos cam-

pos magnéticos predita por ADAFs com e sem ventos é diferente. Como os nossos modelos

para a potência do jato dependem do modelo de disco de acreção através das quantidades

H, Ω′ e B, não seria inconceb́ıvel que as potências associadas a ADAFs sem vento possam

ser bastante diferentes das potências dos jatos associadas a ADAFs com ventos (ADIOS).
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A solução ADIOS possui três parâmetros adicionais em relação ao modelo ADAF

sem perda de massa: pw
‖, ǫw e λw. Estes parâmetros descrevem a fração de massa, energia e

momentum angular, respectivamente, que o vento remove do escoamento acretivo, e escolhas

espećıficas dos valores para estes três parâmetros levam a diferentes tipos de ventos. As

equações que descrevem a hidrodinâmica de um ADIOS na prescrição α são (ver Blandford

& Begelman 1999)

Ω2R2 −
GM

R
+

(

5

2
− pw

)

c2
s = 0, (2.28)

µv ≡ Ṁ(R) = Ṁout

(

R

Rout

)pw

, (2.29)

ṀR2Ω − G′ = Fl = λwṀ(GMR)1/2, (2.30)

G′Ω − Ṁ

(

1

2
Ω2R2 −

GM

R
+

γc2
s

γ − 1

)

= FE = ǫwṀ
GM

R
, (2.31)

onde são definidas

G′ ≡ αµRc2
s, (2.32)

Ṁ = 4πRHvρ, (2.33)

H =
cs

ΩK
, (2.34)

ΩK ≡

(

GM

R3

)1/2

. (2.35)

A eq. 2.28 é a componente radial da eq. de Navier-Stokes, a eq. 2.29 é a equação da

continuidade, a eq. 2.30 é a parte azimutal da eq. de Navier-Stokes e a eq. 2.31 é a

equação da energia. G′ é o torque viscoso, Ω é a velocidade angular do escoamento, ΩK é

a velocidade angular kepleriana, µ é a densidade linear de massa, Ṁout é a taxa de acreção

medida no raio Rout onde os ventos começam a se tornar importantes. Notem que pela eq.

2.29 a taxa de acreção não é uma constante ao longo do escoamento, ao contrário do modelo

ADAF sem ventos (e.g., Narayan & Yi 1995a, Narayan et al. 1998).

Para elucidar as implicações no valor de Pjet se o escoamento é melhor descrito pela

solução ADIOS, nós resolvemos o sistema de equações acima para Ω, cs, v e µ. Convém notar

que a pressão do gás é dada por P = ρc2
s, a densidade volumétrica é ρ = µ/(4πRH) (eq. 2.29

e definição de Ṁ) e a intensidade do campo magnético é dada por B2 = 8πP/β (ver §2.2).

Nós fixamos os valores dos parâmetros comuns a ambos modelos (ADIOS e modelo sem

vento) como segue: α = 0.1, γ = 1.5 e M = 109M⊙ (nós verificamos que a mudança destas

variáveis em particular não afeta as nossas conclusões). Nós então consideramos várias

soluções ADIOS que surgem da variação dos parâmetros do vento ao longo do seguinte

‖O parâmetro pw é chamado de s no caṕıtulo 3 e apêndice A.
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intervalo: pw = 0 − 1, λw = 0.1 − 0.75 e ǫw = 0.1 − 0.5. Este intervalo de valores abarca

todos os tipos interessantes de ventos.

Obtemos que as soluções para H, Ω′ e B no raio da órbita marginalmente estável no

modelo ADIOS são, em primeira ordem, comparáveis às soluções correspondentes derivadas

do modelo sem vento. As diferenças são tais que a potência do jato no modelo ADIOS é

sempre menor que os valores inferidos a partir do modelo sem vento, independentemente

dos valores dos parâmetros do vento. Calculamos a diferença entre as potências nos modelos

com e sem vento da seguinte forma:

PBZ
vento

PBZ
=

(

Hvento

H

gvento

g

Bvento

B

)2

, (2.36)

P hibr
vento

P hibr
=

[

Hvento

H

gvento

g

Ωvento + ω(j)

Ω + ω(j)

Bvento

B

]2

, (2.37)

onde os ı́ndices “vento” indicam quantidades calculadas no modelo com vento, as demais

quantidades são calculadas no modelo sem vento e g é o fator de amplificação do campo

descrito em §2.2∗∗. Em particular obtemos que dependendo dos valores dos parâmetros que

caracterizam o vento, obtemos o intervalo de variação

P jet
vento

P jet
≈ 0.01 − 0.5, (2.38)

que independe do modelo particular adotado (BZ ou h́ıbrido). Valores menores das potências

dos jatos no modelo ADIOS implicam um intervalo menor de spins dos buracos negros e que

estes buracos negros devem estar rotando mais rápido que aqueles inseridos em ADAFs sem

perda de massa, para reproduzirem a correlação derivada por A06. Em outras palavras, se

ventos são realmente a norma, então os buracos negros centrais devem estar rotando ainda

mais rapidamente do que nós estimamos em §2.7, reforçando nossas conclusões anteriores.

2.8.3 Comparação com estimativas anteriores da eficiência do jato

A06 reportou uma eficiência de conversão de ṀBondi em potência do jato de Pjet/ṀBondic
2 ≈

2% para Pjet = 1043 erg s−1. Na nossa modelagem, isto corresponde ao caso em que ǫBondi =

1 (i.e. Ṁms = ṀBondi). Como é mais provável que Ṁms . ṀBondi, nossos modelos sugerem

que a eficiência de conversão do material acretado em energia transportada pelo jato é

consideravelmente maior. Por exemplo, ηjet pode atingir valores tão altos quanto ∼ 50%

para spins grandes. A extração da energia rotacional do buraco negro é responsável por

este aumento notável na eficiência do jato. Isto concorda com os resultados de Heinz et al.

(2007), que estimou observacionalmente que ηjet & 3% em LLAGNs. Nós notamos que

o aumento da potência do jato com o spin do buraco negro foi verificado em simulações

∗∗Fixamos j = 0.99, pois o caso trivial j = 0 implica gvento/g = 1 e ω = 0.
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numéricas da formação de jatos (e.g., De Villiers et al. 2005, McKinney 2005, Hawley &

Krolik 2006).

O limite superior que obtivemos para ηjet é mais de uma ordem de magnitude maior

que o reportado por Armitage & Natarajan (1999), que estimou a potência do jato para

ADAFs de forma similar a nós, porém desprezou os efeitos relativ́ısticos descritos na seção

2.2. Este resultado ocorre principalmente devido ao fato de que inclúımos um d́ınamo cau-

sado pelo shear induzido pela métrica de Kerr (Meier, 1999), que aumenta a intensidade do

campo e não foi inclúıda por estes autores. Baseados nos cálculos de Armitage & Natarajan

(1999), Cao & Rawlings (2004) argumentam que os modelos ADAF-BZ que consideramos

não são capazes de explicar as potências dos jatos de um conjunto de rádio galáxias FR I

de baixas taxas de acreção no catálogo 3CR, observadas com o Telescópio Espacial Hubble

(potências do jato no intervalo ∼ 1041 − 1045 erg s−1). Como um resultado das eficiências

muito maiores, adotando a taxa de acreção cŕıtica Ṁcrit ∼ α2ṀEdd (Esin et al., 1997) acima

da qual a solução ADAF deixa de ser válida, e tomando j = 0.998 and α = 0.3, nossos

modelos para o jato fornecem Pjet ≈ 1045−46 erg s−1, que é mais do que suficiente para

reproduzir as potências observados no conjunto estudado por Cao & Rawlings (2004).

Os modelos adotados para o mecanismo de formação do jato predizem uma relação

linear entre a taxa de acreção e a potência do jato, enquanto a declividade obtida da

correlação medida por A06 é ligeiramente melhor ajustada por uma relação não-linear (ver

também Merloni & Heinz 2007, Balmaverde et al. 2008). Notamos que se ǫBondi tiver uma

pequena dependência em j, como sugerido pelas simulações numéricas de Hawley & Krolik

(2006), então ǫBondi também vai exibir uma pequena dependência com Pjet e a concordância

do modelo com a correlação observada vai ser melhorada. Verificamos que se ǫBondi ∝ P 0.2
jet

a declividade predita pelos modelos concorda com a declividade da correlação observada.

Nas simulações numéricas, a dependência de Ṁms em j surge devido a campos magnéticos

amplificados que transferem momentum angular do buraco negro para o disco de acreção.

Além disso, outra possibilidade é que a dependência ǫBondi(Pjet) possa surgir como uma

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

2.8.4 Sumário do caṕıtulo e contextualização

Neste caṕıtulo, estudamos dois modelos f́ısicos para a geração da energia transportada pelos

jatos extragaláticos 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 h́ıbrido proposto

por Meier (2001). Assumimos que o escoamento acretivo é ADAF e incorporamos efeitos

de relatividade geral que não foram plenamente apreciados em trabalhos anteriores.

Obtemos que a potência do jato Pjet em ambos modelos varia linearmente com a taxa

de acreção no buraco negro Ṁms, e que Pjet apresenta uma complicada dependência com o

spin do buraco negro. Um comportamento de Pjet em função do spin similar ao derivado
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neste trabalho foi observado apenas em complexas simulações numéricas relativ́ısticas MHD

de discos de acreção espessos (McKinney, 2005, Hawley & Krolik, 2006). A nossa análise

indica que a eficiência de produção dos jatos ηjet = Pjet/Ṁmsc
2 em ambos modelos pode

chegar a valores tão altos quanto 22% (modelo BZ) e 48% (modelo h́ıbrido), desde que o

buraco negro possua o spin máximo.

Na seção 2.6 usamos os modelos de produção do jato para compreender a correlação

emṕırica entre a taxa de acreção e a potência do jato em galáxias eĺıpticas gigantes, derivada

por Allen et al. (2006) (e posteriormente confirmada por Merloni & Heinz 2007, Balmaverde

et al. 2008). Adotando valores t́ıpicos do parâmetro de viscosidade do escoamento acretivo

α ∼ 0.04 − 0.3, a correlação ṀBondi vs. Pjet implica um intervalo pequeno de spins j ≈

0.75 − 1 e taxas de acreção Ṁms ≈ (0.04 − 1)ṀBondi. Se a taxa de acreção estiver sujeita à

restrição Ṁms . ṀADAF ∼ αṀBondi, o que é consistente com o modelo ADAF, encontramos

que a correlação observada implica j & 0.9; i.e., a correlação implica buracos negros com

rotação rápida no centro das galáxias estudadas. Tal conclusão é reforçada se o escoamento

acretivo sofrer perda de massa, energia e momentum angular via ventos, e concorda com

estimativas teóricas e observacionais dos spins de buracos negros massivos nos centros das

galáxias no universo local (e.g., Volonteri et al. 2005, Wang et al. 2006, porém ver King

et al. 2008).

Conjecturamos que a correlação emṕırica Ṁ − Pjet e os altos valores dos spins dos

buracos negros implicados pela forte dependência de Pjet no spin, são provavelmente resulta-

dos válidos para todas as galáxias eĺıpticas. Na hipótese de que esta correlação é válida para

as rádio galáxias centrais dos aglomerados de galáxias, nossos resultados sugerem que estas

possuem os jatos mais poderosos porque nelas a taxa de acreção 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 cenário, todas galáxias

eĺıpticas centrais possuiriam a capacidade de produzir jatos poderosos, e a potência do jato

seria determinada pela estrutura do disco de acreção. Isto indica uma conexão potencial-

mente fundamental entre os buracos negros e a formação das galáxias mais massivas: os

buracos negros nos centros dos aglomerados de galáxias devem possuir rotação rápida, de

forma que ocorra a produção de jatos suficientemente potentes para gerar um mecanismo

de feedback efetivo na supressão dos cooling flows, o que impediria a formação estelar ex-

cessiva e explicaria a função de luminosidade das galáxias observada (e.g., Croton 2006,

Bower et al. 2006), bem como a correlação 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 têm

sido feito com relação a novas estimativas emṕıricas da relação entre a taxa de acreção e

a potência do jato. Avanços também foram realizados com relação à compreensão teórica
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do papel do spin na produção dos jatos, e na evolução cosmológica dos spins dos buracos

negros supermassivos no cenário hierárquico.

A06 havia estimado a correlação ṀBondi − Pjet usando observações em raios X do

Chandra para 9 galáxias eĺıpticas. Posteriormente, Merloni & Heinz (2007) acrescentaram

às medidas de A06 outras 6 galáxias. Merloni & Heinz (2007) refinaram a estimativa da

correlação obtendo

log

(

Pjet

LEdd

)

= (1.6+0.4
−0.3) log

(

PBondi

LEdd

)

+ (1.2+1.0
−0.8), (2.39)

que dentro da incerteza de 1σ concorda com a declividade estimada por A06, 1.3+0.45
−0.27. Mer-

loni & Heinz (2007) também estimaram a relação emṕırica entre a luminosidade bolométrica

(estimada a partir da luminosidade em raios X usando um fator de correlação bolométrico)

e a potência do jato, obtendo

log

(

Pjet

LEdd

)

= (0.49 ± 0.07) log

(

Lbol

LEdd

)

− (0.78 ± 0.36). (2.40)

Baseado nestes resultados, Merloni & Heinz (2007) obteviram que o regime ADAF é favore-

cido nos LLAGNs, bem como a produção 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

correlação ṀBondi − Pjet é um resultado emṕırico robusto.

Recentemente, Sikora et al. (2007) estudaram a distribuição do parâmetro que ca-

racteriza a radio-loudness dos AGNs ℜ = Lν, R/Lν, opt (Lν, R é a luminosidade em rádio

e Lν, opt é a luminosidade no óptico) em relação à razão de Eddington λ = Lbol/LEdd.

Sikora et al. (2007) constataram que diferentes AGNs com o mesmo valor de λ possuem

valores distintos de ℜ, onde AGNs hospedados em galáxias early-type (eĺıpticas) tendem

a ser radio-loud enquanto AGNs em galáxias late-type (disco) tendem a ser radio-quiet.

Sikora et al. interpretaram este resultado em termos de um cenário no qual a bimodali-

dade é causada por valores sistematicamente diferentes do spin do buraco negro central, no

qual galáxias eĺıpticas tendem a possuir spins maiores - e consequentemente valores maiores

de ℜ - em comparação com as galáxias disco. Tal interpretação suporta os resultados do

nosso trabalho. Volonteri et al. (2007), Lagos et al. (2009) estudaram modelos f́ısicos para

a evolução dos spins, baseados no cenário hierárquico da evolução das galáxias e dos seus

buracos negros centrais via mergers (ver também Berti & Volonteri 2008), e conclúıram

que a interpretação de Sikora et al. (2007) da relação entre a bimodalidade de ℜ, spins

e a morfologia galáctica é plauśıvel fisicamente. Na modelagem de King et al. (2008) da

evolução cósmica dos spins por outro lado, valores baixos de j ∼ 0.1 − 0.3 são tipicamente
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favorecidos (ver também Berti & Volonteri 2008), embora King note que no caso particular

de galáxias eĺıpticas gigantes, valores altos de j sejam plauśıveis. Como podemos notar, a

distribuição dos spins dos buracos negros supermassivos e a sua evolução cosmológica é um

tópico intensamente estudado.

Finalmente, gostaŕıamos de mencionar que os modelos que apresentamos neste caṕıtulo

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 posśıvel explicação para a dicotomia entre rádio

galáxias FR I e FR II, substituindo a solução auto-similar do ADAF que usamos pela

solução global. Garofalo (2009) adotou o nosso formalismo para conectar o ADAF e o

mecanismo de Blandford-Znajek, e modelou em mais detalhes a f́ısica da região interna ao

raio marginalmente estável no escoamento acretivo. Garofalo (2009) argumenta que haveria

uma intensificação da intensidade do campo poloidal nesta região, e consequentemente um

posśıvel aumento na potência do jato produzida pelo efeito BZ.
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Caṕıtulo 3

A distribuição espectral de energia

dos LINERs e a f́ısica 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 introdução, uma das maneiras mais diretas de se inferir

informações sobre a natureza f́ısica da fonte central nos AGNs é utilizar observações da

emissão compacta em diversos comprimentos de onda para compôr um quadro da emissão

eletromagnética do AGN formando a distribuição espectral de energia (SED). De posse da

SED de um AGN, é posśıvel comparar as previsões teóricas dos modelos para a emissão de

radiação do núcleo ativo, e verificar se tais modelos conseguem explicar as observações.

Neste caṕıtulo, o nosso objetivo é realizar um censo das propriedades da acreção

e ejeção nos buracos negros supermassivos que apresentam o menor grau de atividade no

universo presente, hospedados nos LINERs, i.e. caracterizaremos a natureza f́ısica da fonte

central dos LINERs e da sua emissão nuclear. Realizaremos esta tarefa através da mo-

delagem das SEDs de uma amostra de 17 LINERs, obtidas da compilação realizada por

Eracleous et al. (2009). Os objetos nesta amostra dispõem de observações com alta resolu-

ção espacial da emissão compacta em rádio, IR médio e próximo, óptico, ultravioleta (daqui

por diante UV) e raios X, incluindo observações com o Telescópio Espacial Hubble e o Ob-

servatório de Raios X Chandra. Na seção 3.1 apresentamos a amostra de LINERs e suas

propriedades básicas. Os LINERs representam um subconjunto dos LLAGNs cujo espectro

apresenta linhas de baixa ionização intensas (Heckman, 1980, Peterson, 1997), constituindo

a população dominante de LLAGNs (≈ 2/3 dos LLAGNs, Ho et al. 1997, Ho 2008).
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Neste estudo, utilizaremos o modelo que é tradicionalmente favorecido na inter-

pretação das observações 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 relativ́ıstico

que é lançado da região interna do ADAF, próxima ao buraco negro (ver figura 1.6). Na

seção 3.2 e no apêndice A descrevemos o modelo f́ısico utilizado para calcular o espectro

cont́ınuo do escoamento, e apresentamos os processos radiativos envolvidos no modelagem.

Compararemos as previsões dos modelos ADAF e jato com as SEDs observadas, ex-

plorando uma ampla região do espaço de parâmetros f́ısicos dos modelos. Verificaremos o

quão bem os modelos explicam as SEDs, e inferiremos quais as propriedades do escoamento

implicadas pelas observações, por exemplo a taxa de acreção no disco de acreção, a taxa de

ejeção de matéria no jato, o raio de transição entre o ADAF e o disco fino, e a potência do

jato. Na seção 3.3 apresentamos os resultados obtidos a partir da modelagem das SEDs e

discutimos a interpretação destes resultados. Devido à 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 seção 3.3 (M81, NGC 3998, M87 e NGC

4594), e apresentamos no apêndice B os ajustes dos demais treze objetos, para referência.

A partir da nossa modelagem das SEDs, pretendemos formar um cenário geral para

o processo de acreção e ejeção nos LINERs, que compõem a componente dominante da

população de LLAGNs, e discutiremos posśıveis incertezas envolvidas (seção 3.4). Apesar

das SEDs de diversos LINERs terem sido modeladas com sucesso em termos do modelo

ADAF apresentado no caṕıtulo 1 (Lasota et al., 1996, Quataert et al., 1999, Di Matteo et al.,

2003, Ptak et al., 2004, Nemmen et al., 2006), um cenário f́ısico unificado para a sua emissão

nuclear ainda permanece elusivo. Exploraremos os nossos resultados procurando posśıveis

correlações nos parâmetros inferidos da modelagem, que lancem luz sobre a conexão entre

acreção, ejeção e mecanismos de feedback. Ao compreender a natureza f́ısica da fonte central

em LINERs, estaremos realizando um importante avanço na compreensão da astrof́ısica dos

buracos negros no centro das galáxias do universo presente. O conteúdo deste caṕıtulo será

inclúıdo em artigos que atualmente estão em estágio de preparação.

3.1 A amostra de LINERs

Eracleous et al. (2009) construiu uma compilação das SEDs de 35 LINERs, incluindo ob-

servações de alta resolução espacial no rádio, IR próximo, óptico, ultravioleta, e raios X

com os observatórios Very Large Array (VLA), Very Long Baseline Array (VLBA), Very

Long Baseline Interferometry (VLBI), Hubble e Chandra. Destas 35 SEDs, selecionamos as

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

• Apenas objetos para os quais o fluxo medido em raios X não representa um limite

superior.
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• Há uma determinação da massa do buraco negro central.

Este critério de seleção 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

serão modelados futuramente. Estas tabelas listam os tipos de Hubble das galáxias hospe-

deiras, os tipos de LINER, massas dos buracos negros, luminosidades bolométricas e razões

de Eddington (Lbol/LEdd) destes objetos (informações obtidas de Eracleous et al. 2009).

De acordo com a qualidade dos dados dispońıveis, 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 dispońıveis. Por exemplo, as bandas rádio, óptico e UV têm

cada uma pelo menos uma observação que não é um limite superior para a luminosidade do

núcleo. Obviamente, os objetos neste grupo fornecem os melhores v́ınculos para os modelos

do escoamento.

O grupo B por outro lado (ver tabela 3.2) consiste nas fontes cujos dados não são

tão bons quanto os do grupo A, pois há falta de v́ınculos observacionais em alguma banda

(e.g., no rádio ou no UV). Alguns dos objetos neste grupo têm somente limites superiores

para o fluxo nuclear no UV, outros não têm observações ou somente limites superior no

rádio. Como consequência, os v́ınculos observacionais fornecidos pelos LINERs no grupo

B não são tão adequados para a modelagem teórica quanto os AGNs do grupo A. Todos

os objetos em ambos os grupos têm observações no IR próximo que foram feitas com uma

resolução espacial menor, i.e. usando aberturas maiores (> 1′′) que incluem contaminação

considerável da emissão da galáxia hospedeira. Portanto, observações no IR próximo são

consideradas somente como limites superiores para a emissão compacta do núcleo.

Galáxia Tipo de Distância log Tipo de LX Lbol Lbol/LEdd

Hubble (Mpc) (M/M⊙) LINER (erg s−1 a) (erg s−1 b)
NGC 3031 (M81) SA(s)ab 3.6 7.8 S1.5/L1 1.9 × 1040 2.1 × 1041 3 × 10−5

NGC 3998 SA(r)0 14.0 8.9 L1 2.6 × 1041 1.4 × 1043 1 × 10−4

NGC 4143 SAB(s)0 17.0 8.3 L1 1.1 × 1040 3.2 × 1041 1 × 10−5

NGC 4278 E1-2 9.7 8.6 L1 9.1 × 1039 2.7 × 1041 5 × 10−6

NGC 4374 E1 16.8 8.9 L2 3.5 × 1039 5.0 × 1041 5 × 10−6

(M84, 3C 272.1)
NGC 4486 E0-1 16.8 9.0 L2 1.6 × 1040 9.8 × 1041 7 × 10−6

(M87, 3C 274)
NGC 4579 (M58) SAB(rs)b 16.8 7.8 L2 1.8 × 1041 1.0 × 1042 1 × 10−4

NGC 4594 (M104) SA(s)a 9.2 8.5 L2 1.6 × 1040 4.8 × 1041 1 × 10−5

NGC 4736 (M94) (R)SA(r)ab 4.3 7.1 L2 5.9 × 1038 1.8 × 1040 1 × 10−5

Tabela 3.1: Amostra de galáxias do Grupo A contendo 12 LINERs e as suas propriedades
básicas (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 dispersão de velocidades

estelar usando a relação M −σ (Ferrarese & Merritt, 2000, Gebhardt et al., 2000, Tremaine,

2002), com a exceção de NGC 3031 (M81) e NGC 4486 (M87), cujas massas foram estimadas

usando a cinemática estelar ou do gás (Eracleous et al., 2009).
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Galáxia Tipo de Distância log Tipo de LX Lbol Lbol/LEdd

Hubble (Mpc) (M/M⊙) LINER (erg s−1 a) (erg s−1 b)
NGC 1553 SA(r1)0 16.1 7.9 L2/T2 1.3 × 1040 3.8 × 1041 4 × 10−5

NGC 2681 SBA(rs)0/a 13.3 7.1 L1 6.1 × 1038 1.8 × 1040 1 × 10−5

NGC 3169 SA(s)a 19.7 7.8 L2 1.1 × 1041 3.3 × 1042 4 × 10−4

NGC 3226 E2 23.4 8.1 L1 5.0 × 1040 1.5 × 1042 1 × 10−4

NGC 3379 (M105) E1 8.1 8.2 L2/T2 1.7 × 1037 5.1 × 1038 3 × 10−8

NGC 4457 SAB(s)0/a 17.4 6.9 L2 1.0 × 1039 3.0 × 1040 3 × 10−5

NGC 4494 E1-2 9.7 7.6 L2 9.2 × 1038 2.8 × 1040 6 × 10−6

NGC 4548 (M91) SBb(rs) 16.8 7.6 L2 5.4 × 1039 1.6 × 1041 3 × 10−5

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

Os dados no óptico-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 hidrogênio total equivalente NH a partir de ajustes de modelos ao espectro em raios

X. Eles estimaram o avermelhamento total E(B − V )X assumindo uma razão gás-poeira

galáctica RV = AV /E(B − V )X , e usando a relação entre NH e a extinção visual AV dada

por

NH/AV = 1.79 × 1021 cm−21 mag−1. (3.1)

Para cada galáxia eles aplicaram uma correção da extinção por poeira no intervalo de

comprimento de onda entre 1000 Å e 1 µm. Eles adotaram a lei de extinção Galáctica de

Seaton (1979). Em comprimentos de onda mais longos a correção por extinção é despreźıvel,

e em comprimentos mais curtos (i.e. em raios X) a correção é efetuada durante a redução

do espectro.

Eracleous et al. (2009) usaram dois métodos para estimar as luminosidades bo-

lométricas a partir das observações. Para os objetos que possuem as SEDs com melhor

qualidade de dados, eles calcularam Lbol integrando as SEDs diretamente depois de efetu-

arem uma interpolação entre pontos adjacentes usando leis de potência (que correspondem

a retas no diagrama log νLν − log ν) e desprezando limites superiores. Os objetos com as

melhores SEDs que foram integradas desta maneira são 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 correção bolométrica tal que Lbol = 〈ξbol〉LX, onde 〈ξbol〉 ≈ 50. Assim,

para os demais LINERs cujas SEDs não são tão bem amostradas, Eracleous et al. usou

esta correção bolométrica para calcular Lbol a partir de LX. As luminosidades bolométricas

bem como os valores de LX estão listados nas tabelas 3.1 e 3.2.
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3.2 Modelos para o espectro cont́ınuo dos AGNs de baixa

luminosidade

Como mencionamos no cap. 1, as baixas luminosidades dos LLAGNs sugerem fortemente

a presença de um escoamento acretivo ADAF nestes objetos. Nós modelamos as SEDs

observadas da amostra de LINERs usando um modelo para o escoamento que consiste de

três 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 relativ́ıstico, ejetado na direção perpendicular ao plano definido pelo disco de acreção.

A figura 1.6 mostra de forma esquemática a estrutura do modelo adotado. Nesta seção nós

descrevemos sucintamente as principais caracteŕısticas deste modelo e o efeito da variação

dos parâmetros mais importantes no espectro teórico. No apêndice A descrevemos em

mais detalhes as equações subjacentes aos modelos, o método numérico implementado para

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

3.2.1 ADAF

Na seção 1.4 descrevemos as propriedades básicas da solução ADAF e a contrastamos com

a conhecida solução de disco fino. O ADAF é um tipo de escoamento acretivo que ocorre

para baixas taxas de acreção e consequentemente baixas densidades, Ṁ . Ṁcrit (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

à turbulência viscosa, ao invés de ser irradiada como na solução de disco fino, fica armaze-

nada na forma de energia térmica que aumenta enormemente a temperatura do plasma em

comparação com o disco fino. A maior parte da energia térmica dissipada no escoamento é

depositada nos ı́ons, e estes interagem fracamente com os elétrons via forças Coulombianas

devido à baixa densidade do plasma. Como os elétrons são responsáveis pela emissão de

radiação no escoamento, já que os ı́ons são muito mais pesados, a maior parte da energia

térmica dissipada fica armazenada nos ı́ons e é transportada radialmente (advecção) no es-

coamento, sendo por fim perdida no interior do horizonte de eventos do buraco negro. Dáı a

origem da sigla ADAF: advection-dominated accretion flow. As extremas temperaturas do

ADAF e a pressão 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

não é irradiada, o ADAF possui uma baixa eficiência radiativa. Em resumo, o ADAF se

caracteriza por ser um escoamento acretivo quente, geometricamente espesso e opticamente

fino, com baixa eficiência radiativa.

Avanços teóricos e computacionais realizados nas duas últimas décadas propiciaram

uma melhor compreensão da f́ısica dos ADAFs. Por exemplo, estudos demonstraram que

pode haver a presença de perda de massa na forma de ventos ou outflows no ADAF, e
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até mesmo convecção no interior do escoamento. Tais processos impedem que uma fração

considerável da massa dispońıvel a grandes distâncias do buraco negro seja acretada. Este

resultado foi obtido inicialmente através de trabalho anaĺıtico (Narayan & Yi, 1994, Bland-

ford & Begelman, 1999, Narayan et al., 2000, Quataert & Gruzinov, 2000) e depois con-

firmado por simulações numéricas hidrodinâmicas e magnetohidrodinâmicas (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 parâmetro s de forma que a taxa de acreção varia com o raio

com a dependência

Ṁ = Ṁout

(

R

Rout

)s

, (3.2)

onde Ṁout é a taxa de acreção no raio externo do ADAF, Rout. Antes de Blandford & Be-

gelman (1999) se assumia que no escoamento acretivo não havia perda de massa. Convém

notar que sem a perda de massa, a equação da continuidade implica Ṁ = constante em

todo o escoamento. Posteriormente ao trabalho de Blandford & Begelman (1999), a pa-

rametrização da taxa de acreção conforme a equação 3.2 foi confirmada por simulações

(Stone et al., 1999, Igumenshchev et al., 2003). Seguindo os resultados dessas simulações

da dinâmica dos ADAFs, na nossa modelagem permitimos que o valor de s possa variar no

intervalo 0 < s < 1, levando em conta a incerteza na determinação da quantidade de gás

que é perdida através de ventos no escoamento.

Os outros parâmetros que descrevem o ADAF são a massa do buraco negro M ;

o parâmetro de viscosidade α (seguindo a prescrição α proposta por Shakura & Sunyaev

1973, ver Frank et al. 2002); o parâmetro β do plasma, que é definido de forma ligeiramente

diferente da definição usual na f́ısica de plasmas, β ≡ Pgas/Ptot; δ, a fração da energia

dissipada via turbulência que aquece diretamente os elétrons; e o ı́ndice adiabático γ.

Os processos radiativos levados em conta no cálculo do espectro do ADAF são

emissão śıncrotron, bremsstrahlung e espalhamento Compton inverso que atua sobre os

fótons originados nos dois mecanismos anteriores (Rybicki & Lightman, 1979). Dados os

valores dos parâmetros do modelo, para calcular o espectro do ADAF nós primeiramente

resolvemos numericamente as equações estacionárias da estrutura e dinâmica global do es-

coamento. A obtenção da solução global das equações diferenciais que regem o escoamento

consiste de um problema de valor de contorno de dois pontos. Uma vez calculada a estru-

tura e dinâmica do ADAF, os processos radiativos são calculados e o espectro cont́ınuo do

ADAF é obtido. Para isto, utilizamos os códigos escritos na linguagem Fortran gentilmente

cedidos pelo nosso colaborador, o Professor Feng Yuan (Observatório Astronômico de Xan-

gai). Mais detalhes a respeito dos cálculos e o procedimento numérico adotado podem ser

encontrados no apêndice A.2.
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3.2.2 Disco fino truncado

Na parte externa do ADAF existe um disco de acreção fino, cujo raio interno coincide com o

raio externo do ADAF, i.e. há uma transição entre as propriedades do escoamento acretivo

no raio de transição Rtr = Radaf
out = Rthin

in . O raio externo do disco fino corresponde a

Rthin
out = 105RS (lembrando que RS = 2GM/c2 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 composição de corpos negros de diferentes temperaturas, emitidos em

diferentes raios. Nos nossos cálculos levamos em conta o reprocessamento da radiação em

raios X proveniente do ADAF pela superf́ıcie do disco fino. Tal efeito de reprocessamento

tem um pequeno impacto no espectro do disco fino, e a SED resultante é praticamente

idêntica ao espectro de um disco fino padrão sem reprocessamento (e.g., Frank et al. 2002).

Os outros parâmetros que descrevem a solução de disco fino são o ângulo de inclinação

em relação à linha de visada i, a massa do buraco negro M e a taxa de acreção Ṁout, que é

a mesma taxa de acreção na borda externa do ADAF. Nos casos em que Radaf
out ∼ Rthin

out (e.g.,

Radaf
out ∼ 104) e a extensão do disco fino correspondentemente é pequena, nós simplesmente

não levamos em conta o espectro do disco fino.

O modelo de disco fino é descrito em mais detalhes na seção A.1 do apêndice A.

3.2.3 Jato

O modelo para o espectro do jato relativ́ıstico 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, Mészáros, 2002). Atualmente tal modelo tambem é

utilizado na modelagem da emissão dos jatos relativ́ısticos em AGNs (e.g., Spada et al.

2001, Nemmen et al. 2006, Wu et al. 2007, Yuan et al. 2009) e binárias em raios X (Yuan

et al., 2005).

Neste modelo uma fração Ṁjet do material nas regiões mais internas do escoamento

acretivo é transferida na direção paralela ao vetor momentum angular do escoamento, for-

mando um jato no qual as part́ıculas atingem velocidades relativ́ısticas. O jato é modelado

como tendo uma geometria cônica com um semi-ângulo de abertura φ e um fator de Lorentz

médio Γj (bulk Lorentz factor), que são constantes ao longo do jato. O ângulo de inclinação

do jato com relação à linha de visada é obviamente o mesmo ângulo i do disco de acreção

fino.

A principal hipótese do cenário 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 à formação

de choques internos no jato (dáı o nome do modelo). A distância percorrida pelas camadas
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antes de uma colisão é z0 ∼ Γ2
jRS (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 fração dos elétrons ξe a velocidades relativ́ısticas, que passam a seguir

uma distribuição de energias que é uma lei de potência de ı́ndice p (ver apêndice A.3). Dada

a incerteza na f́ısica dos choques, introduzimos dois parâmetros adimensionais que caracte-

rizam a densidade de energia dos elétrons e do campo magnético, ǫe e ǫB; tais parâmetros

quantificam a fração da densidade de energia interna nos choques que é armazenada nos

elétrons e no campo magnético, respectivamente.

No cálculo do espectro cont́ınuo do jato, dois processos radiativos devem ser levados

em conta: radiação śıncrotron e espalhamento Compton inverso atuando nos próprios fótons

provenientes do efeito śıncrotron do jato (“śıncrotron auto-Compton”, do inglês synchrotron

self-Compton). Nós consideramos apenas a emissão śıncrotron no cálculo do espectro, pela

seguinte razão. Wu et al. (2007) demonstrou que quando o valor de Ṁjet é muito pequeno

(Ṁjet ≪ 0.01ṀEdd tipicamente) como é o caso dos LLAGNs estudados neste trabalho, a

razão entre a densidade de energia dos fótons e a densidade de energia do campo magnético

é muito pequena. Nestas condições, a emissão śıncrotron auto-Compton no jato é várias

ordens de magnitude menor que a emissão śıncrotron. Assim, o espectro do jato é origi-

nado na emissão śıncrotron do jato. O espectro em rádio é causado pelo efeito śıncrotron

auto-absorvido em diferentes partes do jato, dando origem a um espectro plano (Lν ∝ ν0).

A emissão em raios X é causada pela emissão śıncrotron no plasma opticamente fino ime-

diatamente após o choque interno. A inclinação do espectro em raios X é determinada

principalmente pelo valor do parâmetro p (Lν ∝ ν−p/2, ver seção 3.2.4).

3.2.4 Escolha dos parâmetros e efeito destes nos espectros

Nos nossos cálculos, nós adotamos α = 0.3, β = 0.9 e γ = 1.5, que são valores usualmente

adotados na modelagem do espectro dos ADAFs (e.g., Wu et al. 2007, Yuan et al. 2009). Nos

modelos antigos para a estrutura do ADAF, valores pequenos do parâmetro δ eram adotados

(δ . 0.01; e.g., Narayan & Yi 1995a, Narayan et al. 1998. Diferentes autores argumentaram

que processos fisicos variados tais como reconexão magnética poderiam afetar o aquecimento

dos ı́ons e elétrons em plasmas quentes, de tal forma que o parâmetro δ poderia atingir

valores tão altos quanto ∼ 0.5, possivelmente (e.g., Quataert & Gruzinov 1999, Sharma

et al. 2007). Dada a incerteza teórica envolvendo o valor de δ, nós permitimos que este

parâmetro possa variar no intervalo 0.01 ≤ δ ≤ 0.5. Nos nossos ajustes às SEDs também

consideramos o caso especial no qual δ ∼ s = 0.3, que é sugerido pela modelagem detalhada

da SED de Sgr A* (Yuan et al., 2003b, 2006). Assim, há quatro parâmetros livres no ajuste

do modelo de escoamento acretivo às SEDs: Ṁout, Rtr, s e δ.

No caso da modelagem do jato, seguindo outros autores (Nemmen et al., 2006,

Wu et al., 2007) nós adotamos os valores φ = 0.1 radianos, ξe = 10% e Γj = 2.3, que



CAPÍTULO 3. A DISTRIBUIÇÃO ESPECTRAL DE ENERGIA DOS LINERS 65

corresponde a v/c ≈ 0.9 (exceto nos casos de M87 e NGC 4278, para os quais há estimativas

independentes de Γj dispońıveis). Adotaremos para o ângulo de inclinação do sistema o

valor i = 30◦, a não ser que mencionemos explicitamente que há v́ınculos para tal ângulo

para determinado objeto. Portanto, da mesma forma que no modelo para o escoamento

acretivo, há quatro parâmetros livres no ajuste do jato às SEDs observadas: Ṁjet, p, ǫe and

ǫB .

Em resumo, no nosso modelo acoplado para a acreção-ejeção há um total de oito

parâmetros livres. A variação de cada um destes parâmetros afeta a densidade e a tempe-

ratura do plasma, e tem um efeito diferente na SED teórica resultante. Nós ilustraremos a

seguir o efeito qualitativo da variação de alguns destes parâmetros nos espectros modelados.

Nos espectros modelados a seguir, adotaremos o seguinte conjunto fiducial de parâmetros

para o escoamento acretivo: M = 108 M⊙, Ṁout = 0.001ṀEdd, Rtr = 500RS , s = 0.3

e δ = 0.3. Para o jato, adotaremos o conjunto fiducial de parâmetros M = 108 M⊙,

Ṁjet = 10−6ṀEdd, p = 2.2, ǫe = 0.1 e ǫB = 0.01. Nosso objetivo nesta seção não é fazer um

estudo detalhado do impacto da variação dos diversos parâmetros do sistema nos espectros

modelados, já que este estudo já 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 variação de Ṁout no espectro do ADAF e do disco

fino. O aumento no valor de Ṁout corresponde a um aumento na energia total liberada no

escoamento, e consequentemente afeta a luminosidade total dos espectros. A variação de

Ṁout implica a variação da densidade do plasma e afeta não somente a normalização das

SEDs, mas também modifica a importância relativa dos diferentes processos radiativos que

moldam o espectro emitido, como a figura 3.1 mostra.

A figura 3.2 ilustra o efeito da variação do parâmetro s no espectro do ADAF,

lembrando que Ṁ(R) = Ṁout (R/Rout)
s. s regula o quão intensamente a matéria é removida

do ADAF por um vento, tendo em mente que a dinâmica deste vento não é levada em conta

nos nossos cálculos. Se assume também que este vento não contribui com a sua emissão

no espectro calculado. Um aumento no valor de s faz com que menos plasma atinja as

regiões mais internas do ADAF próximas ao buraco negro, lugar no qual é produzida a

maior parte da emissão devido ao efeito Compton inverso. Em tal região se origina também

a emissão śıncrotron em altas frequências, que também é afetada pela variação de s, porém

em menor escala que a emissão Compton. Como não há perda de massa no disco fino, o

espectro desta componente do escoamento não é afetado pela variação do parâmetro s. É

interessante notar que para um valor fixo de Ṁout, há uma certa degenerescência entre o

efeito da variação de s e Rout no espectro. O motivo é que um aumento no tamanho do

ADAF faz com que menos massa seja acretada pelo buraco negro (via equação 3.2), o que

é equivalente a um aumento no valor de s.
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Figura 3.1: Efeito da variação da taxa de acreção Ṁout no espectro do escoamento acretivo.
Os espectros semelhantes a um corpo negro correspondem à emissão do disco fino truncado,
os demais espectros representam a emissão do ADAF. Os diferentes valores de Ṁout adotados
para calcular cada espectro são mostrados na figura.

Figura 3.2: Efeito da variação da “intensidade do vento” (parâmetro s) no espectro do
ADAF.
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Figura 3.3: Efeito da variação do parâmetro δ no espectro do ADAF.

A figura 3.3 ilustra o efeito da variação do parâmetro δ no espectro do ADAF. δ re-

gula a fração da energia dissipada via turbulência que é depositada diretamente nos elétrons.

Consequentemente, um aumento no valor de δ 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 Ṁout ou diminuindo s.

Portanto, há um certo grau de degenerescência entre os parâmetros s, δ e Ṁout, por razões

f́ısicas diferentes. Mostramos na figura 3.3 um modelo calculado usando δ = 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 δ, que têm 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 variação de alguns dos principais parâmetros do

escoamento acretivo no espectro previsto, faremos uma análise similar dos parâmetros do

jato. A figura 3.4 mostra o efeito da variação do parâmetro Ṁjet no espectro do jato. Como

se pode ver nesta figura, em relação ao espectro do jato, Ṁjet cumpre um papel semelhante

ao do parâmetro Ṁout na SED do escoamento acretivo. O aumento da taxa de ejeção

acarreta um aumento na densidade do plasma do jato, e consequentemente um aumento

global na intensidade da emissão śıncrotron.

A figura 3.5 ilustra o efeito da variação do parâmetro p, que controla o ı́ndice da lei

de potência caracterizando a distribuição de energia dos elétrons não-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 variação do parâmetro Ṁjet no espectro do jato.

afetar a forma do espectro śıncrotron opticamente fino (altas energias). A variação de

p particularmente afeta a inclinação do espectro em raios X. Isto ocorre porque no caso

opticamente fino a forma do espectro é dada por Lν ∝ ν−p/2 (ver apêndice A.3), de forma

que o ı́ndice espectral reflete as propriedades da distribuição não-Maxwelliana de elétrons.

Os parâmetros ǫe e ǫB caracterizam como a energia interna do choque é distribúıda entre os

elétrons e o campo magnético no plasma do jato. Estes parâmetros afetam a normalização

do espectro.

Na seção 3.3.5 ajustaremos os modelos descritos anteriormente às SEDs observadas

de 17 LINERs. Há quatro parâmetros livres no modelo para o escoamento acretivo e quatro

parâmetros livre no modelo para o jato, totalizando oito parâmetros livres na modelagem

das SEDs. Os dois principais parâmetros que nos interessam no decorrer do ajuste dos

espectros são as taxas de acreção Ṁout e ejeção Ṁjet. Os demais parâmetros se referem à

dinâmica e microf́ısica do escoamento. Explorar o espaço de parâmetros resultante durante

o ajuste das observações requer um árduo trabalho. Felizmente, existem v́ınculos teóricos

que restrigem o intervalo de valores permisśıvel para estes parâmetros. No caso do modelo

ADAF, a taxa de acreção deve ser tal que Ṁout ≤ Ṁcrit ∼ 0.09 para α = 0.3 (ver equação

1.6). O valor de s deve ser tal que s > 0 conforme sugerido pelas simulações numéricas

de ADAFs e além disso nós impomos a restrição adicional s < 1. Em relação ao valor

de δ, a incerteza teórica referente aos mecanismos de aquecimento dos elétrons e ı́ons no

plasma do ADAF implica que qualquer valor no intervalo 0.01 . δ . 1 é permisśıvel, porém
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Figura 3.5: Efeito da variação do parâmetro p no espectro do jato.

nós impomos como limite superior nos nossos ajustes δmax = 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 consistência na modelagem as seguintes restrições são impostas: ǫe + ǫB < 1 e

Ṁjet/Ṁout < 1. Este último v́ınculo segue já que a taxa de ejeção não pode sob hipótese

alguma exceder a taxa de acreção. Um outro valor que é de interesse na nossa modelagem

é Ṁjet/Ṁ (3RS), onde a taxa de acreção é calculada no raio da órbita estável mais interna

do escoamento para um buraco negro de Schwarzschild. Esta razão é interessante visto que

Ṁ(3RS)/Ṁout < 1 devido à perda de massa que ocorre no ADAF.

Alguns autores fixaram diversos parâmetros dos modelos no ajuste de SEDs, ba-

seados em argumentos teóricos (Wu et al., 2007, Yuan et al., 2009). Ao contrário destes

autores, nós procuramos evitar predisposições ao fixar alguns parâmetros dos modelos em

certos valores, já que a incerteza teórica é considerável na compreensão da microf́ısica e

dinâmica dos escoamentos acretivos e jatos (e.g., valores exatos de δ, s, p, ǫe etc). Apesar

disso, daremos especial atenção ao caso particular no qual s ∼ δ = 0.3, que são os valores

que caracterizam o ADAF ao redor do buraco negro central no centro da Via Láctea, Sgr

A* (Yuan et al., 2003b, 2006).

No decorrer deste caṕıtulo, adotaremos a parametrização adimensional das taxas de

acreção e ejeção, na forma ṁ = Ṁ/ṀEdd, lembrando que a taxa de acreção de Eddington

é dada por ṀEdd ≡ 22M•/(109M⊙) M⊙ yr−1 (definida assumindo uma eficiência radiativa
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de 10%; Frank et al. 2002). Nós vamos expressar a massa do buraco negro em termos da

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

3.3 Resultados: modelagem das SEDs

Nesta seção ajustaremos os modelos previamente descritos na seção 3.2 às SEDs observadas

dos 17 LINERs, obtidos da amostra de Eracleous et al. (2009) (seção 3.1). Através destes

ajustes, procuraremos esboçar um cenário unificado para elucidar a natureza f́ısica dos

LLAGNs, desta forma caracterizando a atividade nos buracos negros subalimentados nas

galáxias próximas. Também calcularemos os valores dos principais parâmetros dos modelos

necessários para reproduzir as observações.

Dos 17 LINERs modelados da nossa amostra, escolhemos os quatro exemplos mais

ilustrativos pertencentes ao grupo A (seção 3.1), cuja modelagem descreveremos em mais

detalhes nas subseções a seguir: M81, NGC 3998, M87 (galáxia cD do aglomerado Virgo)

e NGC 4594 (galáxia Sombrero). Os ajustes dos espectros dos demais 13 objetos são apre-

sentados para referência no apêndice B, e serão discutidos em mais detalhes em um artigo

que está em preparação (Nemmen et al. 2009, em preparação).

Nos gráficos das SEDs que descreveremos abaixo, os ćırculos preenchidos correspon-

dem a observações sem qualquer tipo de correção por extinção. Os ćırculos não-preenchidos

correspondem às mesmas observações depois de serem corrigidas por extinção, conforme

descrito na seção 3.1 (ver também Eracleous et al. 2009). As setas apontando para baixo

correspondem a limites superiores para a emissão compacta do AGN. Estes limites superio-

res podem ser causados por não-detecções, ou porque as observações correspondentes foram

feitas com uma resolução espacial pequena (i.e. aberturas grandes). Neste último caso,

os limites superiores incluem uma contaminação potencialmente significativa da emissão

nuclear causada pela galáxia hospedeira, e.g. emissão estelar na vizinhança do AGN que é

acrescentada à emissão do AGN. Isto acontece particularmente com as observações no IR.

O nosso procedimento de ajuste dos modelos às SEDs pode ser resumido da seguinte

maneira. Se há observações em rádio dispońıveis, nós variamos os parâmetros livres do

modelo do jato até que o espectro teórico reproduza as observações. Se há observações no IR

e óptico, nós tentamos ajustar o modelo de disco fino aos dados dispońıveis nestas bandas, de

maneira a obter v́ınculos para o raio de transição e Ṁout, sempre tomando o cuidado óbvio de

que os espectros teóricos não excedam as luminosidades observadas. Em seguida, utilizamos

os dados em raios X para tentar estimar os valores dos parâmetros espećıficos do modelo

ADAF (s e δ) e refinar as estimativas dos valores de Rtr e Ṁout. Dependendo da combinação

de parâmetros que nós utilizamos, o jato pode ter uma contribuição importante na emissão

não somente no rádio, como também em raios X. Nós somamos a emissão do ADAF, do disco

fino truncado e do jato, e comparamos a emissão total com as SEDs observadas. Julgamos
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se os espectros teóricos reproduzem adequadamente as SEDs observadas inspecionando

visualmente as SEDs e os modelos. Como discutimos na seção 3.2.4, nós exploramos o

espaço de parâmetros dos modelos considerando múltiplas possibilidades de ajustes.

3.3.1 M81 (NGC 3031)

A M81 (NGC 3031) é uma galáxia 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 × 107

(estimada a partir da cinemática estelar espacialmente resolvida, Devereux et al. 2003), a

luminosidade bolométrica é Lbol = 2.1×1041 erg s−1 e a razão de Eddington é Lbol/LEdd =

3 × 10−5 (para mais detalhes sobre estas estimativas, ver Eracleous et al. 2009). O núcleo

de M81 apresenta linhas de emissão Balmer largas com duplo pico (Bower et al., 1996), que

são uma assinatura da emissão de um disco de acreção fino (e.g., Chen et al. 1989, Eracleous

& Halpern 1994). A M81 também apresenta uma linha de emissão estreita ferro Kα em

raios X, localizada em 6.4 keV e uma linha moderadamente larga de ferro Kα em 6.8 keV

(Dewangan et al., 2004).

Devereux & Shearer (2007) modelaram o perfil da linha larga com duplo pico Hα

usando um modelo de disco fino relativ́ıstico. Usando este modelo, eles estimaram um

ângulo de inclinação para o disco de 50◦. Tal ângulo é favorecido pelas observações em

rádio do jato (Bietenholz et al., 2000). O perfil da linha Hα de M81 é consistente com um

raio interno de ≈ 280 − 360RS para o disco emissor de linhas (M. Eracleous, comunicação

privada). Portanto, nos nossos modelos para a SED nós adotamos o ângulo de inclinação

i = 50◦ e impomos a condição rtr . 360.

Esta fonte tem vários v́ınculos observacionais, incluindo vários observações em rádio

e no óptico-UV com o HST, além de observações em raios X com o Chandra. Portanto, há

bons v́ınculos para os modelos de acreção-ejeção.

A figura 3.6 mostra a modelagem da SED de M81. Neste modelo, a radiação

śıncrotron do jato (linha ponto-traço) é o mecanismo dominante de emissão em rádio. No

intervalo entre ∼ 10 µm e ∼ 1 µm um “calombo vermelho” (“red bump”) pode ser visto.

Tal proeminência corresponde à radiação do disco fino truncado (linha pontilhada), que é o

mecanismo de emissão dominante neste intervalo espectral. No intervalo de comprimentos

de onda entre 1 mm e ∼ 100 µm, o ADAF (linha tracejada) é a componente dominante. O

ADAF também é a região do escoamento que domina a emissão para λ . 1 µm até raios X.

A soma da emissão de todas as componentes do modelo é mostrada como a linha cont́ınua.

Os parâmetros do escoamento acretivo necessários para reproduzir a SED observada são

ṁout = 3×10−3, rtr = 360 (raio consistente com os resultados da modelagem da linha Hα),

δ = 0.01 and s = 0.16. Os parâmetros do jato são ṁjet = 2 × 10−6, p = 2.2, ǫe = 0.1 and
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ǫB = 0.01. A potência correspondente do jato é dada pela expressão

Pjet = Ṁjet(Γj − 1)c2 = 8 × 1041 erg s−1, (3.3)

que excede a luminosidade bolométrica por um fator de Pjet/Lbol ≈ 4. Em outras palavras,

a potência cinética transportada pelas part́ıculas no jato excede a potência irradiada.

É de interesse calcular a fração do material fornecido na borda externa do ADAF

que acaba sendo acretada pelo buraco negro, após o efeito dos ventos que retiram gás do

escoamento. Isto pode ser calculado através da razão ṁ(3RS)/ṁout, onde 3RS corresponde

ao raio da última órbita estável ao redor de um buraco negro de Schwarzschild. Para r < 3,

órbitas circulares estáveis não são mais posśıveis (Misner et al., 1973, Frolov & Novikov,

1998) e as trajetórias das part́ıculas tornam-se baĺısticas. Calculamos então que

ṁ(3RS)

ṁout
=

(

3

rtr

)s

≈ 0.5, (3.4)

i.e. os parâmetros 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 ṁ(3RS), podemos estimar a razão entre a taxa de ejeção de massa no jato e a taxa

de acreção de matéria do buraco negro como ṁjet/ṁ(3RS) ≈ 1×10−3, i.e. 0.1% da matéria

acretada pelo buraco negro é transferida no jato.

Neste modelo um baixo valor de δ = 0.01 é necessário para reproduzir a forma do

espectro em raios X, caracterizado pelo ı́ndice de fótons Γ = 1.88. Caso aumentemos o valor

para δ = 0.3 (mantendo os demais parâmetros fixos, exceto s = 0.4), o valor de Γ previsto

pelo modelo é reduzido e o espectro previsto torna-se bastante “duro”, não sendo capaz de

reproduzir a SED observada. Isto é ilustrado na figura 3.7.

No modelo apresentado na figura 3.6, a contribuição do ADAF é dominante na maior

parte da SED, em especial em raios X. Explorando o espaço de parâmetros dos modelos,

percebemos que um ajuste no qual o ADAF é a principal fonte dos raios X não é o único

posśıvel. Para provar este ponto, a figura 3.8 mostra um ajuste da SED de M81 no qual

a radiação śıncrotron do jato (linha ponto-traço) é o mecanismo dominante de emissão

em rádio, óptico, UV e raios X da SED. No intervalo de comprimentos de onda entre 1

mm e ≈ 100 µm, o ADAF (linha tracejada) é a componente dominante, cuja contribuição

melhora a concordância do modelo com a observação em 1 mm. No intervalo de entre

≈ 10 µm e 6000 Å o “red bump” pode ser visto, e a radiação do disco fino truncado (linha

pontilhada) domina neste intervalo espectral. A soma da emissão de todas as componentes

do modelo é mostrada como a linha cont́ınua. Como a figura 3.8 mostra, um modelo no

qual o jato é a fonte dominante não somente da emissão rádio, como também de raios X, é

posśıvel. Os parâmetros do escoamento acretivo são ṁout = 8× 10−4, rtr = 50, δ = 0.3 and

s = 0.6. Os parâmetros do jato são ṁjet = 1.2× 10−5, p = 2.05, ǫe = 0.6 and ǫB = 10−4. A
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Figura 3.6: Modelo para a SED de M81 no qual o ADAF domina a emissão em raios X. As
linhas tracejadas, traço-ponto e pontilhadas mostram respectivamente a emissão do ADAF,
jato e disco fino truncado, enquanto a linha cont́ınua representa a soma da radiação de
todas as componentes do escoamento. Parâmetros do modelo: ṁout = 3 × 10−3, rtr = 360,
δ = 0.01, s = 0.16 (ADAF + disco fino); ṁjet = 2 × 10−6, p = 2.2, ǫe = 0.1, ǫB = 0.01
(jato).
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Figura 3.7: Espectro previsto pelo ADAF onde o valor de δ é aumentado para δ = 0.3 (linha
tracejada). A SED prevista é demasiada “dura” para explicar as observações em raios X.

potência do jato é dada por Pjet = 4.8×1042 erg s−1, que excede a luminosidade bolométrica

(Pjet/Lbol ≈ 23). A razão entre a perda de massa no jato e a taxa de acreção é dada por

ṁjet/ṁ(3RS) ≈ 3 × 10−5.

Agora consideramos as consequências de se adotar para o ADAF os valores dos

parâmetros δ = 0.3 e s = 0.3, que foram os valores inferidos para ajustar a SED de Sgr

A*, o centro da nossa galáxia (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, nós encontramos que a emissão em raios X do ADAF é muito “dura”

para explicar a observação, conforme a figura 3.9 mostra. Levando em conta a contribuição

do jato em raios X, é posśıvel explicar adequadamente os dados. Neste ajuste, a emissão

do ADAF e do jato têm aproximadamente a mesma intensidade em raios X. Os demais

parâmetros do ADAF são ṁout = 8 × 10−4 e rtr = 50, conforme o modelo apresentado no

parágrafo anterior. Os parâmetros do jato são ṁjet = 4 × 10−6, p = 2.2, ǫe = 0.8 and

ǫB = 2 × 10−3. A potência do jato é dada por Pjet = 1.6 × 1042 erg s−1, que excede a

luminosidade bolométrica (Pjet/Lbol ≈ 8). A razão entre a perda de massa no jato e a taxa

de acreção é dada por ṁjet/ṁ(3RS) ≈ 0.01.

Nas modelagens da SED de M81 que apresentamos acima, exploramos as diversas

possibilidades de cenários f́ısicos posśıveis, dado o espaço de parâmetros 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 emissão em raios X. As
linhas tracejadas, traço-ponto e pontilhadas mostram respectivamente a emissão do ADAF,
jato e disco fino truncado, enquanto a linha cont́ınua representa a soma da radiação de
todas as componentes do escoamento. Parâmetros do modelo: ṁout = 8 × 10−4, rtr = 50,
δ = 0.3, s = 0.6 (ADAF + disco fino); ṁjet = 1.2 × 10−5, p = 2.05, ǫe = 0.6, ǫB = 10−4

(jato).
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Figura 3.9: Modelo para a SED de M81 no qual δ = s = 0.3 (parâmetros da Sgr A*, ver
texto). Parâmetros do modelo: ṁout = 8 × 10−4, rtr = 50, δ = 0.3, s = 0.3 (ADAF + disco
fino); ṁjet = 4 × 10−6, p = 2.2, ǫe = 0.8, ǫB = 2 × 10−3 (jato).

podem explicar de forma equivalente as observações. O primeiro tipo de modelo corresponde

ao caso no qual o escoamento acretivo domina a maior parte da emissão compacta, com

o espalhamento Compton inverso dos fótons śıncrotron provenientes do ADAF sendo o

mecanismo dominante da emissão 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 contribuição importante na emissão rádio da SED.

O segundo tipo de modelo que exploramos corresponde ao caso no qual o jato domina

a maior parte da emissão nuclear, particularmente em rádio 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 são posśıveis, por construção, variando os parâmetros

dos modelos dentro dos intervalos permisśıveis, é posśıvel obter ajustes nos quais o ADAF

e o jato têm intensidades comparáveis em raios X, e a soma da emissão destas componentes

resulta no espectro observado. De fato, isto ocorre quando adotamos na modelagem os

parâmetros do ADAF inferidos a partir do ajuste da SED de Sgr A* (δ = s = 0.3; Yuan

et al. 2003b, 2006). Denominamos este tipo de modelo com a sigla MW (de Via Láctea,

Milky Way). Os parâmetros dos nossos modelos são apresentados para referência na tabela

3.3.
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Figura 3.10: Ilustração do cenário f́ısico para a fonte central em LLAGNs que emitem
linhas de emissão largas com duplo pico. O ADAF emite radiação ionizantes (raios X) que
fotoionizam a atmosfera do disco fino externo, que passa a emitir as linhas largas. O raio
r0 corresponde ao raio de transição rtr que nós definimos, e r1 é o raio interno da região
emissora de linhas do disco fino. r2 corresponde ao raio externo do disco fino, no qual este
se colapsa e se fragmenta devido a auto-gravidade na direção vertical. Ilustração baseada
em uma figura de Chen & Halpern (1989), cortesia de M. Eracleous.

Passamos agora a descrever algumas particularidades dos ajustes da SED de M81.

Nos modelos que calculamos para a SED, encontramos valores do raio de transição entre

o ADAF e o disco fino no intervalo rtr ≈ 50 − 360. Como mencionamos anteriormente,

a largura do perfil da linha com duplo pico Hα sugere que o valor do raio interno da

região emissora de linhas do disco fino está no intervalo r1 ≈ 280 − 360RS . O valor de

rtr = 50 inferido nos modelos JDX e MW não é inconsistente com o raio interno inferido

a partir da linha Hα, pelo seguinte motivo. Dada a incerteza teórica relativa ao processo

de fotoionização da atmosfera do disco fino externo pelo ADAF interno, é posśıvel (e até

mesmo esperado) que rtr = r0 < r1, conforme a figura 3.10 ilustra; i.e. haveria condições

apropriadas para a produção das linhas de emissão na atmosfera do disco fino a partir do

raio r1, que teoricamente seria maior que r0, embora não se saiba exatamente o quão 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 emissão no óptico e UV do modelo

excede ligeiramente as luminosidades observadas com o HST. Uma posśıvel explicação para

esta pequena discrepância é a incerteza na quantidade de extinção e na própria lei de ex-

tinção que afeta o emissão neste intervalo de comprimentos de onda da M81. É posśıvel

que ocorra um grau maior de extinção nesta galáxia, o que causaria um aumento na lumi-

nosidade intŕınseca do AGN.

Alguns autores realizaram anteriormente estudos semelhantes ao nosso da SED de

M81. Quataert et al. (1999) modelaram a SED compilada por Ho (1999) usando um modelo
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“antigo” para o ADAF assumindo δ = 0.01 e s = 0 (sem a presença de ventos). Eles

encontraram que este modelo explicava com sucesso a SED desde o óptico até raios X,

porém previa uma luminosidade em rádio muito fraca comparada com as observações, para

uma taxa de acreção ṁ ≈ 0.01 e um raio de transição rtr = 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 acreção é menor devido à diferença na massa do buraco

negro que usamos (Quataert et al. usaram um valor desatualizado e menor de m). Markoff

et al. (2008) estudaram observações de M81 provenientes de uma campanha recente de

observações usando vários observatórios. Eles explicaram as observações no contexto de um

modelo no qual a emissão é completamente dominada pelo jato em todos os comprimentos de

onda (Markoff et al. não levaram em conta a posśıvel contribuição 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 contribuição do disco fino.

Os nossos resultados são semelhantes aos de Yuan et al. (2009), no sentido de que obtemos

que tanto o jato (nosso modelo JDX) quanto a combinação do jato e ADAF (nosso modelo

MW) são capazes de explicar a emissão 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 são desfavorecidos

pela teoria da produção de choques. Dada a considerável incerteza teórica na determinação

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. não

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 δ = 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, nós obtivemos que um modelo do tipo

ADX é capaz de reproduzir satisfatoriamente a SED observada, desde que adotemos valores

pequenos de δ (δ ∼ 0.01). O valor de rtr ∼ 104 adotado por Yuan et al. não é consistente

com os v́ınculos para este raio resultantes da largura do perfil da linha larga com duplo pico

Hα. De qualquer forma, estes autores não inclúıram a contribuição da emissão do disco fino

truncado na sua modelagem.

3.3.2 NGC 3998

NGC 3998 é uma galáxia 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 × 108, Lbol = 1.4 × 1043 erg s−1

e Lbol/LEdd = 1 × 10−4.

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

seção 3.3.1, no qual o ADAF domina completamente a emissão desde o rádio em 1 mm
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Figura 3.11: Modelo para a SED de NGC 3998 no qual o ADAF domina a emissão em
raios X (ADX). Parâmetros do modelo: ṁout = 7.2 × 10−3, rout = 104, δ = 0.1 e s = 0.4
(ADAF); ṁjet = 1.7 × 10−6, p = 2.2, ǫe = 0.01 e ǫB = 10−3 (jato).

até raios X, enquanto o jato domina a emissão rádio para λ > 1 cm. Os parâmetros do

ADAF são ṁout = 7.2 × 10−3, rout = 104, δ = 0.1 e s = 0.4. Os parâmetros do jato

são ṁjet = 1.7 × 10−6, p = 2.2, ǫe = 0.01 e ǫB = 10−3. A potência do jato é dada por

Pjet = 9×1042 erg s−1 (Pjet/Lbol ≈ 0.6). Portanto, a potência do jato é modesta comparada

com a luminosidade do sistema. A razão ṁjet/ṁ(3RS) é dada por ṁjet/ṁ(3RS) ≈ 6×10−3.

Neste modelo, o raio de transição é consideravelmente grande, de forma que a importância

do disco fino na SED é pequena.

Um sistema com um valor menor de rtr não é descartado pelas observações. Por

exemplo, a figura 3.12 mostra um modelo ilustrativo para o escoamento acretivo no qual

rtr = 500 (os parâmetros do ADAF foram modificados para ṁout = 10−3, δ = s = 0.01 para

consistência 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 acreção, o raio de transição

não pode ser muito menor que 500RS , caso contrário a emissão do disco fino truncado iria

exceder os limites superior no IR. Além disso, a ausência da linha de emissão Fe Kα sugere

que o valor de rtr não 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 emissão rádio,

óptico, UV e raios X. Os parâmetros do jato correspondem a ṁjet = 3.5 × 10−6, p = 2.01,

ǫe = 0.75 e ǫB = 3 × 10−5, com Pjet = 1.8 × 1043 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 emissão em
raios X (ADX). O raio de transição neste modelo é menor em comparação com o modelo
da figura 3.11. Parâmetros do modelo: ṁout = 10−3, rout = 500, δ = s = 0.01 (ADAF); os
parâmetros do jato são 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 emissão em raios
X (JDX). Parâmetros do modelo: ṁout = 4 × 10−4, rout = 100, δ = 0.3 e s = 0.3 (ADAF
+ disco fino); ṁjet = 3.5 × 10−6, p = 2.01, ǫe = 0.75 e ǫB = 3 × 10−5 (jato).

que o jato tem na emissão se traduz em uma maior potência cinética, que é ligeiramente

maior que a potência irradiada (Pjet/Lbol ≈ 1.3). Os parâmetros do escoamento acretivo

são ṁout = 4 × 10−4, rtr = 100, δ = 0.3 e s = 0.3. A razão ṁjet/ṁ(3RS) é ṁjet/ṁ(3RS) ≈

0.025. Dados os v́ınculos observacionais dispońıveis, a emissão do escoamento acretivo

não melhora significativamente o ajuste espectral neste modelo, i.e. se não levássemos em

conta a contribuição do escoamento acretivo, somente a emissão do jato explicaria bem os

dados. O valor estimado de rtr = 100 neste ajuste corresponde a um limite inferior para

o raio de transição, como mencionado anteriormente. Neste modelo espectral, a emissão

śıncrotron do jato é ligeiramente menor que as observações no óptico-UV do HST. Uma

posśıvel explicação é que haja uma pequena contribuição de uma população estelar não-

resolvida nas observações 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). Observações no intervalo 1 mm − 100 µm seriam cruciais para

determinar a importância da emissão śıncrotron do ADAF neste caso.

A figura 3.14 mostra um modelo espectral do tipo MW (δ = s = 0.3), no qual o jato

e o ADAF contribuem com intensidades semelhantes no óptico-UV e em raios X. No ajuste

que mostramos, o ADAF é um emissor ligeiramente mais intenso de radiação 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 δ = s = 0.3 (parâmetros da Sgr
A* ). Parâmetros do modelo: ṁout = 2 × 10−3, rtr = 500, δ = 0.3, s = 0.3 (ADAF + disco
fino); ṁjet = 3.5 × 10−6, p = 2.01, ǫe = 0.55, ǫB = 3 × 10−5 (jato).

conjunto diferente de parâmetros, é posśıvel encontrar um modelo no qual o ADAF é um

emissor mais intenso de raios X. Os parâmetros do escoamento acretivo são ṁout = 2×10−3,

rtr = 500, δ = 0.3 e s = 0.3. Os parâmetros do jato relativ́ıstico são ṁjet = 3.5 × 10−6,

p = 2.01, ǫe = 0.55 e ǫB = 3× 10−5, com a razão ṁjet/ṁ(3RS) ≈ 0.01. Isto implica que 1%

da massa acretada pelo buraco negro é transferida para o jato.

Em suma, para explicar a emissão em raios X, dois cenários básicos são posśıveis:

um no qual o ADAF domina completamente a radiação em altas energias (ADX, figura

3.11) e outro no qual o jato domina esta emissão (JDX, figura 3.13). Por construção, é

posśıvel 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 emissão rádio, o ADAF é a principal

fonte de radiação no intervalo espectral 1 mm - 100 µm, e os dados no intervalo ∼ 10µm

- ∼ 1µm não permitem obter v́ınculos satisfatórios para o raio de transição entre o ADAF

e o disco fino. Assim, os resultados da modelagem da SED de NGC 3998 são bastante

semelhantes aos inferidos para M81.

Da mesma forma como foi o caso de M81, nossos resultados são análogos 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 hipótese da validade de um modelo ADX para NGC 3998 pois

adotaram δ = 0.5, que resulta em espectros em raios X muito duros comparados com as

observações do Chandra. Obtivemos que usando δ = 0.1 pudemos reproduzir bem a SED

com um modelo ADX, levando em conta a presença de um vento no ADAF. Finalmente,

eles derivaram um ajuste para a SED semelhante ao nosso modelo MW ao adotarem um

valor elevado de δ (figura 4 de Yuan et al. 2009). A SED deste LINER também foi estudada

anteriormente por Ptak et al. (2004). Nós 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 fenomenológico para a emissão do jato (uma lei de

potência parametrizada), e argumentaram que um modelo do tipo JDX seria posśıvel, o que

nós comprovamos nesta seção.

3.3.3 M87 (NGC 4486)

M87 (NGC 4486) é uma galáxia eĺıptica gigante (tipo de Hubble E0-1) que hospeda um

LINER 2. Ela é a galáxia cD do aglomerado de galáxias Virgo, com m = 3 × 109, Lbol =

9.8 × 1041 erg s−1 e Lbol/LEdd = 7 × 10−6. Di Matteo et al. (2003) previamente calculou

a taxa de acreção de Bondi de M87 usando dados em raios X do Chandra e obteve que

ṁBondi = 1.6 × 10−3, que é um v́ınculo importante para a estimativa de ṁout a partir do

ajuste da SED. Biretta et al. (1999) analisou observações feitas com o HST do jato da M87

e estimou que Γj ≥ 6 e 10◦ < i < 19◦. Baseado nos resultados de Biretta et al. (1999), nós

adotamos na nossa modelagem do jato os parâmetros Γj = 6 e i = 10◦. A potência cinética

média transportada pelo jato é estimada como estando no intervalo 1043−1044 erg s−1 (e.g.,

Bicknell & Begelman 1999, Owen et al. 2000, Allen et al. 2006), portanto a potência 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 emissão no

óptico-UV e raios X (ADX), enquanto o jato domina a emissão rádio como é de costume.

Os parâmetros do escoamento acretivo que inferimos são ṁout = 5.5 × 10−4, rtr = 104,

δ = 0.01 e s = 0.1. Os parâmetros do jato são ṁjet = 5 × 10−8, p = 2.6, ǫe = 10−3 e

ǫB = 8 × 10−3. A potência do jato é dada por Pjet = 6.8 × 1042 erg s−1, com Pjet/Lbol ≈

6.9. Dadas as incertezas que envolvem a estimativa dos parâmetros do jato a partir do

ajuste espectral, este valor é consistente com o intervalo de potências inferido a partir da

energia depositada pelo jato no seu ambiente, mencionada no parágrafo anterior. A razão

ṁjet/ṁ(3RS) é ṁjet/ṁ(3RS) ≈ 2 × 10−4. O espectro previsto pelo ADAF é levemente

menor que a luminosidade observada no óptico e IR-próximo, o que pode ser explicado pela

posśıvel contribuição de uma população estelar, como discutimos anteriormente no caso de

M81 (§3.6).

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

bem as observações em rádio e raios X (modelo JDX), embora ele não consiga reproduzir
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Figura 3.15: Modelo ADX para a SED de M87. Parâmetros do modelo: ṁout = 5.5× 10−4,
rout = 104, δ = 0.01 e s = 0.1 (ADAF); ṁjet = 5× 10−8, p = 2.6, ǫe = 10−3 e ǫB = 8× 10−3

(jato).

exatamente os dados no óptico-UV, assim como ocorreu para o modelo ADX descrito no

parágrafo anterior. Os parâmetros do jato são ṁjet = 6 × 10−8, p = 2.3, ǫe = 10−3 e

ǫB = 8 × 10−3, com Pjet = 8.2 × 1042 erg s−1 e Pjet/Lbol ≈ 8.4. Pjet concorda com o

intervalo de potências inferido por outros autores independemente, levando-se em conta

as incertezas teóricas associadas no ajuste. Percebemos que neste modelo a inclusão da

emissão do ADAF não 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 emissão em raios X no intervalo 2-10 keV, enquanto

o ADAF é a principal fonte de emissão para E > 10 keV. No que concerne a importância

ADAF/jato em relação à radiação em raios X observada, podemos concluir que o modelo

MW para M87 implica o caso JDX. O primeiro pico gerado pela Comptonização no ADAF,

localizado no intervalo espectral ∼ 1000 Å−0.1 keV, ajuda a melhorar a concordância entre

o modelo e as observações UV, em comparação com os modelos ADX e JDX apresentados

antes. Os parâmetros que caracterizam a acreção são ṁout = 4 × 10−4, rtr = 104 e δ =

s = 0.3. Os parâmetros do jato são os mesmos usados para calcular o modelo JDX, com a
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Figura 3.16: Modelo JDX para a SED de M87. Parâmetros do jato: ṁjet = 6 × 10−8,
p = 2.3, ǫe = 10−3 e ǫB = 8 × 10−3.

pequena diferença de que neste modelo p = 2.33. A razão ṁjet/ṁ(3RS) é ṁjet/ṁ(3RS) ≈

0.002.

O fato de que a taxa de acreção derivada na nossa modelagem é menor que a taxa

de acreção de Bondi derivada por Di Matteo et al. (2003) não é uma surpresa. A taxa de

acreção no modelo ADAF ṁout relaciona-se com ṁBondi através da equação

ṁout ∼ αṁBondi, (3.5)

pois a velocidade radial no ADAF é menor por um fator α que a velocidade no escoamento

de Bondi devido ao suporte rotacional (Narayan & Yi, 1995b). Portanto, para as mesmas

condições de contorno (i.e. densidade e temperatura do plasma) no raio externo do ADAF,

esperamos que a condição ṁout < ṁBondi seja satisfeita.

É 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 δ, mas sem incluir um vento (i.e. s = 0). Di Matteo et al. (2003)

obteve que a emissão do ADAF sem ventos reproduz aproximadamente a SED com taxas de

acreção 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 presença de ventos, conforme indicado

pelas simulações numéricas. Yuan et al. (2009) por outro lado tentaram modelar a SED

usando um modelo ADAF com δ = 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. Parâmetros do modelo: ṁout = 4 × 10−4,
rtr = 104, δ = s = 0.3 (ADAF); ṁjet = 6 × 10−8, p = 2.3, ǫe = 10−3 e ǫB = 8 × 10−3 (jato).

não conseguiu realizar tal ajuste com sucesso devido à “dureza” do espectro em raios X do

ADAF (como discutimos no final das seções 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 nós fizemos,

usando valores diferentes dos parâmetros do jato (por exemplo, Yuan et al. utilizaram

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

3.3.4 NGC 4594 (Sombrero)

NGC 4594, também conhecida como a galáxia Sombrero, é uma galáxia espiral de tipo de

Hubble SA(s)a, que hospeda um LINER 2. A massa do buraco negro central é m = 3.2×108,

Lbol = 4.8 × 1041 erg s−1 e Lbol/LEdd = 10−5. Pellegrini (2005) analisou observações em

raios X do Chandra deste AGN e derivou a taxa de acreção de Bondi ṁBondi = 2+6.8
−1.3×10−3

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 emissão desde IR até raios X, e é consistente

com os dados dispońıveis. O jato domina a emissão rádio e contribui apenas fracamente

à luminosidade em raios X. Os parâmetros inferidos para o ADAF são ṁout = 6.3 × 10−3,

rout = 104, δ = 0.01 and s = 0.3. O valor de ṁBondi é consistente com o valor de ṁBondi

estimado por Pellegrini (2005). Podemos notar que um raio de transição muito menor é

posśıvel, 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. Parâmetros do modelo: ṁout =
6.3 × 10−3, rout = 104, δ = 0.01 e s = 0.3 (ADAF); ṁjet = 9 × 10−7, p = 2.3, ǫe = 5 × 10−3

e ǫB = 0.03 (jato).

para o qual ṁout = 9.1 × 10−4, rtr = 300, δ = 0.01 e s = 0.1, que também é consistente

com as observações. Os parâmetros do jato cujo espectro é mostrado nas figuras 3.18 e 3.19

são ṁjet = 9 × 10−7, p = 2.3, ǫe = 5 × 10−3 e ǫB = 0.03, com Pjet = 1.9 × 1042 erg s−1

(Pjet/Lbol ≈ 4) e ṁjet/ṁ(3RS) ≈ 1.6 × 10−3.

A figura 3.20 mostra um modelo espectral do jato que reproduz bem toda a SED,

i.e. modelo do tipo JDX. Os parâmetros do jato são ṁjet = 4.5 × 10−7, p = 2.01, ǫe = 0.8 e

ǫB = 3× 10−2, com Pjet = 8.4× 1042 erg s−1 e Pjet/Lbol ≈ 4. Na mesma figura nós também

mostramos um modelo ADAF calculado com ṁout = αṁBondi = 6 × 10−4 (consistente com

a taxa de acreção de Bondi), raio externo rout = 104 e seguindo o cenário MW (δ = s =

0.3). Percebemos que a contribuição do ADAF neste caso só é significativa nos intervalos

∼ 1 mm − 100 µm e 1000 Å − 0.1 keV, e nas demais bandas a importância da radiação

do ADAF é pequena comparada com a do jato. Ademais, a forma espectral em raios X

prevista pelo ADAF não é consistente com o espectro observado. Isto nos permite concluir

que de acordo com o cenário MW o jato domina a emissão em raios X deste LINER, ou seja,

o cenário MW implica o cenário JDX. Para este modelo, obtemos ṁjet/ṁ(3RS) ≈ 9×10−3.
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Figura 3.19: Modelo ADX para a SED de NGC 4594. Parâmetros do modelo: ṁout =
9.1 × 10−4, rtr = 300, δ = 0.01 e s = 0.1 (ADAF); ṁjet = 9 × 10−7, p = 2.3, ǫe = 5 × 10−3

e ǫB = 0.03 (jato).

Figura 3.20: Modelo JDX (MW) para a SED de NGC 4594 (ver texto). Parâmetros do
modelo: ṁout = 6 × 10−4, rtr = 104, δ = s = 0.3 (ADAF); ṁjet = 4.5 × 10−7, p = 2.01,
ǫe = 0.8 e ǫB = 0.03 (jato).
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3.3.5 Relações entre a acreção e ejeção da amostra

Nesta seção estudamos as posśıveis correlações entre a emissão do escoamento acretivo e

a do jato, inferidas das observações da emissão compacta dos LINERs da nossa amostra.

Também verificamos posśıveis relações entre as propriedades da acreção e ejeção, inferidas

a partir da nossa modelagem das SEDs.

Começamos tentando responder às seguintes perguntas: os 35 LINERs da amostra de

Eracleous et al. (2009) possuem caracteŕısticas t́ıpicas da população geral de AGNs de baixa

luminosidade, no que concerne à sua emissão compacta? Uma maneira de responder esta

pergunta é verificar se a emissão 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 observações de mais de cem AGNs e também buracos

negros estelares (binárias em raios X) (ver também a discussão relacionada em Körding

et al. 2006). Este plano é definido no espaço tridimensional (log LR, log LX , log M) pela

equação

logLR = (0.6+0.11
−0.11)logLX + (0.78+0.11

−0.09)log

(

M

M⊙

)

+ 7.33+4.05
−4.07, (3.6)

onde LR corresponde à luminosidade rádio em 5 GHz, LX é a luminosidade integrada em

raios X no intervalo 2–10 keV (ambas luminosidades se referem à emissão compacta, não-

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 representação bidimensional do plano fundamental.

Para construir um gráfico 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 emissão compacta em rádio. Tal critério nos deixa com

30 LINER da amostra original de Eracleous et al. A figura 3.22 mostra a versão do plano

fundamental calculada para os LINERs desta amostra. Os ćırculos pretos correspondem aos

24 objetos que possuem um bom espectro em raios X, enquanto os ćırculos brancos denotam

os 6 objetos que não apresentam um espectro em raios X de qualidade suficiente (ver §3.1). A

linha corresponde ao plano fundamental definido pela equação 3.6. As setas indicam fontes

que possuem somente limites superiores em rádio ou raios X, e a estrela corresponde a Sgr A*

para comparação. 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 são representativos da população geral de LLAGNs, no

que concerne a sua emissão compacta.

Uma vez confirmada a expectativa de que os LINERs da nossa amostra possuem pro-

priedades representativas da população dos LLAGNs em geral, passamos a estudar posśıveis

correlações existentes entre as propriedades do escoamento acretivo e do jato, a partir dos

nossos modelos. Hoje em dia um grande número de artigos e conferências têm sido dedi-

cado ao estudo dos processos de feeding e feedback nos buracos negros supermassivos, i.e.
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Figura 3.21: Representação 2D do “plano fundamental da atividade dos buracos negros”,
que engloba buracos negros estelares e supermassivos. A linha mostra a equação 3.6, obtida
a partir do ajuste aos dados. Figura extráıda 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 ćırculos pretos correspondem aos 24 objetos com um bom espectro
em raios X, enquanto os ćırculos brancos denotam os 6 objetos cujos dados em raios X são
incertos (ver §3.1). A linha corresponde ao plano fundamental definido pela equação 3.6.
As setas indicam fontes que possuem somente limites superiores em rádio ou raios X, e a
estrela corresponde a Sgr A*.
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a alimentação destes buracos negros e o impacto que os jatos e outflows têm no ambiente

ao redor do AGN. A nossa amostra de LINERs modelados é um ótimo laboratório para

estudar estas questões, já que dispomos tanto das taxas de acreção de gás, taxa de ejeção

de gás no jato, potência dos jatos etc, inferidas a partir dos modelos. Também dispomos de

outras propriedades observacionais destes LLAGNs tais como a luminosidade bolométrica,

razão Lbol/LEdd etc. Nosso objetivo nos parágrafos que seguem é lançar luz sobre posśıveis

relações entre Lbol, Ṁ e Ṁjet, fazendo uso dos resultados da modelagem das SEDs da nossa

amostra. Para tornar a nossa discussão mais clara, daqui por diante denominaremos o

parâmetro ṁout (taxa de acreção no raio externo do ADAF) de ṁin,

ṁin ≡ ṁout, (3.7)

para tornar mais ńıtida para o leitor a distinção entre ṁout e ṁjet, cujos significados f́ısicos

são completamente diferentes.

Como descrevemos anteriormente e iremos discutir na seção 3.4, existem três posśıveis

tipos de cenários f́ısicos que são consistentes com as SEDs modeladas: ADX (ADAF domina

emissão raios X), JDX (jato domina raios X) e por construção é posśıvel também um cenário

no qual o ADAF e jato contribuem com intensidades similares em raios X. Inferimos que de

fato este é caso se fixarmos alguns dos parâmetros que caracterizam a estrutura do ADAF

nos valores inferidos a partir da SED de Sgr A* (δ = s = 0.3), cenário que denominamos

de MW na seção 3.3.1. Cada cenário fornece conjuntos de valores diferentes de Ṁin e Ṁjet.

Nós 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), já que

estes autores adotaram valores similares de δ e s na sua modelagem. Desta forma, podemos

comparar nossos resultados com os destes autores.

Os valores de Lbol e M (necessário para calcular LEdd) constam nas tabelas 3.1 e

3.2. Os valores de ṁin, ṁjet e Pjet 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 parâmetros

com base em dois modelos com raios de transição diferentes, nós adotamos como valores

dos parâmetros a média dos dois modelos. Na análise a seguir, tomaremos o cuidado

de estudar as variáveis escalonadas em termos da luminosidade de Eddington (massa do

buraco negro). Tomamos este cuidado para evitar introduzirmos correlações espúrias entre

as variáveis, criadas pela dependência comum dos parâmetros em relação a M devido à

f́ısica dos modelos da emissão do ADAF e do jato.

A figura 3.23 mostra a relação entre a luminosidade bolométrica e a taxa de acreção

dos LINERs que modelamos. Nesta figura, cada ćırculo representa um dos nossos objetos

modelados. As cruzes representam os resultados inferidos por Yuan et al. (2009) na sua

modelagem das SEDs de 16 LLAGNs, e os quadrados representam os resultados obtidos por

Wu et al. (2007) na modelagem das SEDs de 8 rádio galáxias FR I que hospedam LLAGNs.
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Figura 3.23: Relação entre Lbol/LEdd e ṁin, onde a taxa de acreção foi obtida dos modelos
MW apresentados nas seções anteriores. Cı́rculos correspondem aos resultados da nossos
modelos, enquanto os quadrados e cruzes são os resultados obtidos por Wu et al. (2007) e
Yuan et al. (2009) respectivamente. A linha mostrada corresponde à previsão do modelo
ADAF clássico dada pela equação 3.8.

Para fins ilustrativos, adotamos que um erro de um fator de dois afeta as estimativas de

Lbol/LEdd, o que é razoável dada a incerteza na determinação das distâncias destas galáxias,

o erro associado à interpolação das SEDs/fator de correção bolométrico e a incerteza na

determinação da massa do buraco negro. No caso do erro afetando ṁin, adotamos que este

erro corresponde a um fator de três (≈ 0.5 dex na escala logaŕıtmica), o que verificamos que

também é razoável nos nossos ajustes, dada a incerteza na determinação de rtr (que afeta

ṁin já que há um certo grau de degenerescência entre estes dois parâmetros) e a própria

incerteza na distância das galáxias, que afeta a conversão de fluxos em luminosidades.

A figura 3.23 indica que a tendência 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

semelhança na metodologia de modelagem entre estes trabalhos e a nossa. A linha tracejada

mostra a relação esperada calculada usando o modelo ADAF assumindo δ = 0.01 e s = 0

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

LADAF

LEdd
≈

(

ṁ

α

)2

. (3.8)

Dada a boa concordância entre a previsão do modelo (adotando α = 0.3) e os resultados,

podemos concluir que a correlação mostrada na figura 3.23 obtida dos nossos resultados
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meramente ilustra uma propriedade do modelo: a relação entre a luminosidade liberada

mediante acreção e a taxa de acreção. Os desvios dos resultados em relação à previsão

teórica se devem ao fato de que nem toda a luminosidade observada é emitida no ADAF;

uma parte considerável dela origina-se no jato e também no disco de acreção fino nos modelos

MW. Embora o modelo simples que adotamos para LADAF não leve em conta o aumento no

valor de δ e a presença de ventos que incorporamos na nossa modelagem, acreditamos que

a equação 3.8 é uma boa aproximação do caso em que δ = s = 0.3, já que um aumento no

valor de δ (e consequente aumento na eficiência radiativa do escoamento) é compensado pela

diminuição na quantidade de gás no escoamento devido à remoção de massa pelos ventos

(aumento de s).

Convém fazer um comentário sobre a eficiência radiativa t́ıpica do ADAF. De acordo

com a equação 3.8, a eficiência radiativa do ADAF é dada pela expressão

ηADAF ∼ 0.1
ṁ

α2
, (3.9)

que resulta em ηADAF ∼ ṁ para α = 0.3. Desta forma, a eficiência radiativa do escoamento

acretivo decresce à medida que a taxa de acreção diminui, no aproximação adotada para

derivar a equação 3.8.

A figura 3.24 mostra a relação entre Lbol/LEdd e Pjet/LEdd, cujos dados foram obtidos

da mesma maneira que na figura 3.23. Assumimos que o erro afetando o valor de Pjet/LEdd

corresponde a um fator de dez (1 dex na escala logaŕıtmica). Tal incerteza na determinação

deste parâmetro é elevada, porém dado o alto grau de degenerescência entre os parâmetros

do jato e o seu efeito no espectro, preferimos superestimar o erro ao invés de correr o risco de

subestimá-lo. Neste gráfico, é notável a presença de um ponto que se destaca em relação aos

demais devido à sua baix́ıssima razão de Eddington. Tal ponto corresponde à galáxia NGC

3379, que é galáxia da amostra de Eracleous et al. (2009) com o menor valor de Lbol/LEdd.

Também notamos que os valores obtidos por Wu et al. (2007), Yuan et al. (2009) seguem a

tendência geral dos nossos resultados.

A linha com traços curtos na figura 3.24 mostra a correlação emṕırica entre Lbol/LEdd

e Pjet/LEdd estimada por Merloni & Heinz (2007). Merloni & Heinz (2007) estudaram uma

amostra de quinze LLAGNs (incluindo as nove galáxias eĺıpticas gigantes estudadas por

Allen et al. 2006, que modelamos no caṕıtulo 2) cujos jatos criam cavidades no gás emissor

de raios X ao redor do AGN. As potências 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 necessária para criá-las. A luminosidade bolométrica foi estimada por Merloni et

al. a partir de LX , usando um fator de correção bolométrico para converter LX em Lbol:

Lbol = 5LX . A correlação de Merloni & Heinz (2007) (daqui por diante M07) é dada pela
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Figura 3.24: Relação entre Lbol/LEdd e Pjet. Os pontos desta figura seguem a notação da
figura 3.23.

equação

log

(

Pjet

LEdd

)

= (0.49 ± 0.07) log

(

Lbol

LEdd

)

− (0.78 ± 0.36). (3.10)

Como se pode ver na figura, a correlação emṕırica dada pela equação 3.10 é marginalmente

consistente com os nossos resultados, levando em conta as incertezas associadas. Devemos

atentar ao fato de que a correção bolométrica adotada por Merloni et al. é menor do

que a inferida por Eracleous et al. (2009), que corresponde a 30. Corrigindo a correlação

de M07 levando em conta o fator estimado por Eracleous et al., a correlação torna-se

log(Pjet/LEdd) = 0.49 log(Lbol/LEdd)−0.4±0.36. A correlação corrigida de M07 é mostrada

na figura 3.24 como a linha com traços longos. Constatamos que esta correlação corrigida

concorda relativamente melhor com os nossos resultados.

Para inferir posśıveis correlações 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

parâmetros de uma reta que ajusta os dados, incluindo erros em ambas as coordenadas

usando um método de minimização da função χ2. FITEXY é um algoritmo “simétrico”, no

sentido de que ele não assume uma variável 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 presença de posśıvel

espalhamento intŕınseco nos dados.
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A linha cont́ınua 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 parâmetros A = 0.39 ± 1.4 e B = 0.96 ± 0.29, onde definimos

a reta como y = A + Bx e os erros nos parâmetros correspondem a 1σ. O χ2 é dado por

χ2 = 5.66 para 14 graus de liberdade, que corresponde a um desvio médio em relação ao

melhor ajuste de σ[log(Pjet/LEdd)] = 0.44 ∗. Percebemos que o ajuste com FITEXY é

bastante diferente da correlação de M07, pois ele dá considerável importância 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 potência do jato excede a

luminosidade bolométrica por um fator de 5, i.e. Pjet = 5Lbol (ver a linha ponto-traço 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

parâmetros A = −1.8 ± 2.3 e B = 0.51 ± 0.47 (o desvio médio em relação ao melhor ajuste

é σ[log(Pjet/LEdd)] = 0.78). Percebemos que este ajuste é consideravelmente diferente do

ajuste realizado com FITEXY, pois confere menor importância ao ponto de menor lumi-

nosidade. O resultado do método BCES é sensivelmente dependente do erro assumido nas

variáveis. Por exemplo, ao diminuirmos o erro assumido, o resultado do método BCES

aproxima-se gradativamente do resultado do método FITEXY. É inegável a semelhança

entre a declividade da reta resultante do ajuste BCES e a que provém da correlação de

M07; de fato, a declividade resultante do nosso ajuste (B = 0.51 ± 0.47) concorda muito

bem com a declividade da correlação de Merloni et al. (B = 0.49 ± 0.07) dentro da incer-

teza do ajuste. Fisicamente, isto sugere uma relação Pjet/LEdd ∝ (Lbol/LEdd)1/2 entre a

potência dos jatos e a luminosidade bolométrica para LLAGNs. Da mesma forma, dentro

do erro resultante do ajuste linear BCES, a normalização da relação (i.e., A = −1.8 ± 2.3)

obtida a partir dos nossos resultados concorda com a normalização 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 determinação de ṁjet a partir dos nossos ajustes espectrais (ver equação 3.3).

O coeficiente de correlação linear de Pearson (teste estat́ıstico paramétrico; Press et al.

1992) para os nossos resultados neste caso é r = 0.81, o que implica uma forte correlação

(notando que r = 1 implicaria uma perfeita correlação linear enquanto r = −1 implicaria

uma perfeita anticorrelação). Já o coeficiente de correlação de Spearman (teste estat́ıstico

não-paramétrico; Press et al. 1992) resulta em ρ = 0.6 (novamente, −1 ≤ ρ ≤ +1), com a

probabilidade da hipótese nula (ausência de correlação) de 0.01.

∗Lembramos que a definição do desvio médio em relação ao melhor ajuste é (e.g., Bevington 2003)

σ2 =
1

N − 2

N
X

i

(yi − A − Bxi)
2 ,

onde o ı́ndice i refere-se aos dados e N é o número de pontos dispońıveis nos dados.
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A figura 3.25 mostra as relações ṁin − Pjet e ṁin − ṁjet obtidas a partir dos nossos

resultados. Estas duas relações são equivalentes uma à outra, visto que Pjet e ṁjet estão

relacionados através da equação Pjet = Ṁjet(Γj − 1)c2, onde adotamos na nossa modelagem

Γj = 2.3 exceto para NGC 4278 e M87, para os quais estimativas independentes da velo-

cidade das part́ıculas no jato resultam em Γj ≈ 1.5 (Giroletti et al., 2005) e ≈ 6 (Biretta

et al., 1999), respectivamente. A linha cont́ınua na figura mostra o ajuste FITEXY (desvio

médio dos dados em relação ao modelo de σ[log(Pjet/LEdd)] = 2), que resulta numa forte

correlação entre as variáveis já que ele dá forte peso ao ponto de menor luminosidade e

potência do jato. Por outro lado, o ajuste BCES (desvio médio dos dados em relação ao

modelo de σ[log(Pjet/LEdd)] = 1.1) revela que haveria uma correlação muito fraca ou ine-

xistente entre a acreção e ejeção. O coeficiente de correlação linear de Pearson neste caso é

r = 0.36; o coeficiente de correlação de Spearman resulta em ρ = 0.28 com a probabilidade

da hipótese nula (ausência de correlação) de 0.30. Tais testes estat́ısticos bem como o resul-

tado do ajuste BCES indicam que a correlação ṁin − Pjet (ou ṁin − ṁjet) é bastante fraca,

i.e., nos resultados da nossa modelagem há pouca ou nenhuma evidência de correlação entre

a taxa de acreção e a taxa de ejeção (o que indica que a forte correlação linear sugerida

pelo ajuste de FITEXY é um resultado artificial). Seria necessário no futuro modelar mais

objetos com luminosidades semelhantes a NGC 3379 para confirmar que não há correlação.

Os resultados de Wu et al. (2007), Yuan et al. (2009) também parecem indicar que não há

correlação clara entre ṁin e Pjet.

É importante mencionar que estas variáveis foram inferidas a partir da modelagem

das SEDs, e seus valores portanto são dependendetes dos modelos espectrais adotados. É

posśıvel que na natureza exista uma correlação entre estas variáveis, mas como no decorrer

dos ajustes espectrais não adotamos qualquer prescrição para a variação relativa entre ṁin

e ṁjet e mesmo assim obtivemos sucesso na modelagem das SEDs, isto é refletido nos resul-

tados mostrados na figura 3.25. De fato, outros autores encontraram correlações emṕıricas

entre a potência do jato e a taxa de acreção, como descrevemos no caṕıtulo 2 (e.g., Allen

et al. 2006). Para efeito de comparação com os nossos resultados, a linha com traços curtos

na figura 3.25a mostra a correlação emṕırica dada pela equação 2 de M07, que é uma versão

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

log

(

Pjet

LEdd

)

= (1.6+0.4
−0.3) log

(

PBondi

LEdd

)

+ (1.2+1.0
−0.8), (3.11)

onde adotamos Ṁin ∼ ṀBondi, lembrando que PBondi ≡ 0.1ṀBondic
2 de forma que PBondi/LEdd =

ṁin. A linha com traços longos por outro lado mostra a correlação de M07 corrigida levando

em conta o fato de que o modelo ADAF implica Ṁin ∼ αṀBondi, onde adotamos α = 0.3. A

correlação corrigida resultante corresponde a log(Pjet/LEdd) = 1.6 log(ṁin) + 2. De acordo
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Figura 3.25: A figura da esquerda (a) mostra a relação entre ṁ e Pjet/LEdd a partir dos nossos resultados. A figura da direita (b)
mostra a relação entre ṁ e ṁjet. Ver o texto para o significado das linhas graficadas.
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com esta correlação corrigida, a eficiência cinética do jato é dada por ηjet = 10ṁ0.6
in , o que re-

sulta em ηjet ≈ 0.16 para ṁin = 10−3, o que é uma eficiência apreciável. A linha traço-ponto

na figura 3.25a por outro lado mostra um modelo simples no qual 1% da massa que adentra

o raio externo do ADAF é convertida em energia cinética dos jatos, i.e., Pjet = 0.01Ṁinc2.

A partir da correlação Pjet/LEdd − PBondi/LEdd de M07 (equação 3.11), é posśıvel

estimar uma relação aproximada entre ṁjet e ṁin, algo que não foi notado por Merloni

& Heinz (2007). O racioćınio para encontrar a relação entre as taxas de acreção e ejeção

consiste em expressar a potência do jato como

Pjet

LEdd
= 10(Γj − 1)ṁjet, (3.12)

assumindo um valor médio plauśıvel de Γj, e expressar a “potência de Bondi” como

PBondi

LEdd
=

ṁin

α
. (3.13)

Usando as equações acima e adotando os parâmetros α = 0.3 e Γj = 2.3 como fizemos na

nossa modelagem das SEDs, obtemos

log ṁjet = [0.2 − log(Γj − 1) − log α] + 1.6 log ṁin = 0.6 + 1.6 log ṁin, (3.14)

que também pode ser expressa como ṁjet = qjṁin onde qj ≈ 4ṁ0.6
in . Tal equação implica

qj ∼ 0.06 para ṁ = 10−3. Para efeito de comparação com os nossos resultados, a equação

3.14 está graficada na figura 3.25b como a linha traço-ponto. A mesma figura também mos-

tra um modelo simples no qual uma fração fixa de 0.1% da taxa de acreção é canalizada no

jato (linha tracejada). Como discutimos anteriormente, nossos resultados não apresentam

ind́ıcio claro de correlação entre ṁjet e ṁ.

Lembramos que nas análises realizadas nós comparamos uma quantidade inferida

diretamente a partir das observações, Lbol, com quantidades inferidas a partir da modelagem

das observações, ṁ e ṁjet, que portanto são dependentes dos modelos espectrais adotados.

Temos sempre que tomar o cuidado de que posśıveis correlações inferidas desta forma podem

não necessariamente refletir correlações intŕınsecas dos sistemas, mas simplesmente relações

entre as variáveis analisadas que são consequência da f́ısica dos modelos que utilizamos.

Uma possibilidade no futuro é utilizar as correlações emṕıricas 3.10 e 3.11 obtidas por M07

para impor v́ınculos sobre a taxa de acreção e ṁjet, e ver quais as consequências que isto

acarretaria na modelagem das SEDs.
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3.4 Discussão

Neste caṕıtulo 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

são o elo de ligação entre as galáxias normais, cujos núcleos são inativos, e os AGNs de

maior atividade. Conclúımos que o modelo ADAF, com a contribuição da emissão de um

jato relativ́ıstico, 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 Lbol/LEdd ∼ 10−8 − 10−4, obtivemos as taxas de acreção ṁ ∼ 10−4 − 10−2

(consistentes com as estimativas de Bondi quando dispońıveis) e raios de transição rtr ∼

50 − 104 (ver a tabela B.1). As taxas de ejeção de matéria no jato derivadas situam-se

no intervalo ṁjet ∼ 10−8 − 10−4, o que implica que os valores da potência cinética do

jato resultante situam-se no intervalo 1040 − 1043 erg s−1 dependendo do modelo adotado,

tipicamente superando a luminosidade bolométrica por um fator de cinco no cenário MW

(figura 3.24). Nossos resultados sugerem que em média uma fração de ∼ 10−3 da taxa de

acreção é transferida ao jato relativ́ıstico e que ∼ 1% da energia de repouso associada à

matéria que adentra o raio de acreção é transformada em energia cinética dos jatos (figura

3.25), embora haja uma considerável incerteza na determinação dos parâmetros do jato a

partir dos ajustes espectrais. Por outro lado, a eficiência da conversão da energia de repouso

em radiação é . 10−3. Estes resultados indicam que AGNs de baixa luminosidade produzem

jatos fortes, nos quais a quantidade de potência 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, Körding et al. 2008,

Merloni & Heinz 2008).

Convém comparar os nossos resultados dos valores t́ıpicos das taxas de acreção

e ejeção para os LINERs que estudamos, com os valores inferidos para o núcleo quies-

cente da nossa galáxia, 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 acreção

inferida a partir da modelagem da SED de Sgr A* com o modelo ADAF resulta em

Ṁin ≈ 10−6 M⊙ ano−1 ≈ 10−5ṀEdd para m ≈ 4 × 106 (Yuan et al., 2003b) (o modelo

de Yuan et al. 2003b se enquadra no cenário ADX). Já a modelagem da SED nos moldes

do cenário JDX resulta em ṁjet ≈ 10−8 (Yuan et al., 2002a). Ambas estimativas das taxas

de escoamento para Sgr A* situam-se no limiar inferior dos intervalos de valores de Ṁin

e Ṁjet que nós inferimos neste trabalho para LINERs. Assim, embora os processos f́ısicos

operando no núcleo quiescente da nossa galáxia e nos LLAGNs sejam os mesmos, a taxa de

alimentação do buraco negro central da Via Láctea (e consequentemente a taxa de ejeção

no jato) é menor que os valores caracteŕısticos de LINERs. Isto suporta a noção de que

o principal parâmetro que regula a atividade nuclear nas galáxias é a taxa de alimentação

do buraco negro central, e à medida que ṁ aumenta, passamos dos galáxias quiescentes
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(buracos negros “adormecidos” ou “quasares mortos”) como a Via Láctea até LLAGNs, e

chegando nos AGNs mais luminosos e quasares. O aumento da taxa de acreção é acompa-

nhado de uma transição no modo de acreção e um aumento na eficiência radiativa, conforme

as figuras 1.4 e 1.5 mostram.

A partir da nossa modelagem das SEDs, conclúımos que cada região do espectro

é dominada por um determinado processo radiativo que ocorre em uma parte distinta do

escoamento. A emissão rádio (λ > 1 mm) origina-se principalmente do efeito śıncrotron

do jato. A emissão no intervalo 1 mm – 100 µm (rádio – infravermelho) é dominada

pela radiação śıncrotron do ADAF. A emissão no intervalo 10 µm – 1 µm (IR – óptico)

provém quase que inteiramente da emissão térmica do disco fino truncado, quando o raio

de transição entre o ADAF e o disco fino é suficientemente pequeno (Rtr ∼ 50 − 500). Isto

explicaria o excesso de emissão no IR próximo (“big red bump”) na SED dos LLAGNs

(figura 1.1). Os dados dispońıveis neste intervalo espectral não descartam a possibilidade

de que em todos os LINERs o raio de transição seja pequeno, embora em muitos casos seja

dif́ıcil estimar com precisão a importância do disco fino devido à qualidade dos dados. No

caso em que Rtr & 500 (ou se o disco fino estiver ausente), a radiação do disco fino não é

importante e a emissão no IR é dominada pela radiação śıncrotron do jato. Dada a incerteza

nos parâmetros que caracterizam a dinâmica e microf́ısica do escoamento, constatamos que

diferentes cenários f́ısicos envolvendo o ADAF e o jato são posśıveis para explicar a emissão

para λ < 1µm, particularmente em raios X. No primeiro cenário, o espalhamento Compton

inverso dos fótons no ADAF domina completamente a emissão em raios X (e λ < 1µm),

cenário que denominamos de ADX (ADAF domina raios X). No segundo cenário, a emissão

śıncrotron na base do jato é a principal fonte de raios X, cenário a que chamamos de JDX

(jato domina raios X). Por construção, também é posśıvel um modelo no qual o jato e o

ADAF contribuem com intensidades equivalentes em raios X; isto ocorre quando fixamos

alguns dos parâmetros do ADAF seguindo a modelagem da SED de Sgr A* de Yuan et al.

(2003b, 2006), chamamos este cenário de MW (de Milky Way).

Em suma, usando somente o espectro cont́ınuo em raios X e dada a incerteza atual no

conhecimento sobre a f́ısica dos plasmas no ADAF e jato, é dif́ıcil distinguir qual o cenário

f́ısico que melhor explica a origem da emissão raios X em LLAGNs: ADAF (ADX), jato

(JDX) ou possivelmente uma combinação de ambos. Obviamente, tais cenários são fisica-

mente bastante distintos, já que o primeiro envolve os processos radiativos associados ao gás

que está sendo acretado pelo buraco negro (espalhamento Compton inverso num inflow), e

o segundo envolve a radiação emitida pelo gás que está sendo expelido (radiação śıncrotron

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 degenerescência observacional entre os cenários JDX e ADX, é um
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desafio distinguir entre tais cenários. Uma posśıvel maneira de fazer isto é monitorar a va-

riabilidade da emissão rádio e raios X e estudar a correlação da variabilidade da emissão nas

duas bandas, semelhante ao estudo realizado para microquasares (Mirabel et al., 1998). Ba-

seado na f́ısica da emissão do escoamento, conjecturamos que o atraso entre a variabilidade

em raios X e a emissão rádio seja consideravelmente maior no cenário ADX que no JDX.

Outra posśıvel 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 observações antigas

com o satélite ASCA, Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics). O cálculo da

variabilidade prevista nos cenários ADX e JDX e a comparação com eventuais observações

está além dos objetivos do presente trabalho.

Uma possibilidade de observar inequivocadamente a contribuição do ADAF na SED

é realizar observações de LLAGNs no intervalo 1 mm - 1 µm, que é tipicamente a região

espectral onde ocorre o pico da emissão śıncrotron do ADAF, para valores t́ıpicos da taxa

de acreção e massa dos buraco negro em LLAGNs (Mahadevan, 1997). Como se pode ver

nas SEDs que estudamos, tal região do espectro não dispõe de v́ınculos observacionais,

embora tais observações constituam um importante v́ınculo para a contribuição do ADAF

na SED. Observações de alta resolução espacial nesta banda serão posśıveis no futuro com

o telescópio ALMA (Atacama Large Millimeter Array). Devemos salientar também que são

necessários avanços na compreensão da f́ısica dos plasmas de báıxissimas densidades que

constituem o escoamento acretivo e o jato. Por exemplo, estudos anaĺıticos e simulações

numéricas que estabeleçam com maior exatidão os mecanismos de aquecimento dos elétrons

nos plasmas com duas temperaturas (i.e., qual o valor favorecido de δ no ADAF), e quais as

propriedades da distribuição de part́ıculas aceleradas pelos choques nos jatos relativ́ısticos

(i.e., quais os valores mais plauśıveis de p, ǫe e ǫB no jato). Progressos nestes tópicos têm

sido realizados lentamente nos últimos anos (e.g., Bednarz & Ostrowski 1998, Quataert &

Gruzinov 1999, Kirk et al. 2000, Medvedev 2006, Sharma et al. 2007).

Encontramos uma relação clara entre o ı́ndice de fótons Γ que caracteriza o espectro

em raios X da SED observada, e os valores dos parâmetros δ e p que descrevem a microf́ısica

do ADAF e do jato, respectivamente. O ı́ndice de fótons nos diz o quão “duro” é o espectro

em raios X e é definido tal que Lν ∝ ν1−Γ no intervalo 2-10 keV. Lembramos que δ nos

diz qual a fração da energia dissipada no escoamento acretivo que é transferida diretamente

para os elétrons, e p corresponde ao ı́ndice da lei de potência que caracteriza a distribuição

de energia dos elétrons acelerados no jato. Obtemos que quanto menor o valor de Γ da

SED observada (i.e. mais “dura”), maior é o valor de δ necessário no modelo ADAF para

reproduzi-la no cenário ADX, e menor é o valor de p no cenário JDX necessário. Isto é uma

consequência da f́ısica do efeito Compton inverso no caso do ADAF e da emissão śıncrotron

no caso do jato. No caso do jato, a teoria clássica da radiação śıncrotron prevê Γ = 1 + p/2
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(apêndice A.3). No caso do ADAF a estimativa da relação entre Γ e δ é mais dif́ıcil e não

pode ser feita de maneira fácil analiticamente, de forma que nós estimamos a dependência

Γ(δ) 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 Γ no intervalo ≈ 1.5 − 2.5, são necessários valores de δ no intervalo ≈ 0.01 − 0.5

no caso ADX em que o ADAF domina a emissão raios X, e valores de p no intervalo

≈ 1.6 − 2.5. Dada a incerteza teórica na compreensão do aquecimento dos elétrons em

plasmas turbulentos de baix́ıssima densidade (que é o caso do ADAF) e no processo de

aceleração dos elétrons via choques nos jatos relativ́ısticos, tais intervalos de valores são

plauśıveis. Desta forma, não é posśıvel decidir, com base nos valores de δ e p implicados

pela nossa modelagem, qual cenário – ADX, JDX ou MW – é o mais favorecido. No caso

do cenário MW, no qual fixamos δ = 0.3, o espectro do ADAF é demasiado duro (valor

pequeno de Γ) para reproduzir sozinho as observações em raios X, como a figura 3.26 sugere.

Neste caso é necessário a adição do espectro do jato, de forma que a soma dos espectros do

jato e do ADAF em raios X consegue explicar os dados. Podemos esboçar então um cenário

qualitativo motivado pelos nossos resultados, aplicável para o caso em que δ = 0.3, no qual

é o valor de Γ do espectro em raios X e não a sua luminosidade (ver discussão no parágrafo

abaixo), que nos diz o quão importante é a contribuição do jato à emissão em relação ao

ADAF. Mais trabalho é necessário para esboçar quantitativamente esta hipótese.

A partir da modelagem da correlação indicada pela equação 3.6 usando um modelo

ADAF-jato, Yuan & Cui (2005) obtiveram que quando a condição LX < LX,crit é satisfeita

para um buraco negro ativo, o jato dominaria a emissão em raios X, do contrário o ADAF

seria a fonte dominante de radiação em altas energias. LX é a luminosidade em raios X na

banda 2-10 keV e LX,crit é a luminosidade cŕıtica dada por

log

(

LX,crit

LEdd

)

= −5.356 − 0.17log

(

M

M⊙

)

. (3.15)

A figura 3.27 mostra como os LINERs da nossa amostra se situam em relação à previsão

da luminosidade cŕıtica da equação 3.15. Neste gráfico, assumimos para efeito de ilustração

que o erro afetando a determinação de LX/LEdd corresponde a um fator de dois, o que é um

erro plauśıvel dadas as incertezas envolvidas na determinação de LX (incertezas afetando a

obtenção do espectro em raios X, incerteza na distância) e do erro na obtenção da massa do

buraco negro (espalhamento da relação M − σ etc). Nos objetos situados acima da reta, os

raios X seriam dominados pela radiação do ADAF, enquanto nos localizados abaixo da reta

a radiação seria dominada pelo jato; os LINERs situados próximos 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) estão abaixo da curva e seriam dominados pelo jato,
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IÇ

Ã
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Figura 3.26: Relação entre o ı́ndice de fótons Γ que caracteriza o espectro em raios X, e o parâmetro δ do ADAF, que caracteriza
a fração da energia dissipada via turbulência no escoamento que é transferida diretamente para os elétrons. Esquerda: as diferentes
linhas representam diferentes taxas de acreção adotadas nos cálculos. Direita: Os espectros a partir dos quais foram calculados
as relações entre Γ e δ da figura à esquerda. As linhas verticais cont́ınuas denotam o intervalo 2 - 10 keV, onde pode se perceber
qualitativamente o efeito da variação de Γ.
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7/17 estão consideravelmente acima da curva (raios X seriam dominados pelo ADAF) e 8/17

encontram-se próximos à curva (contribuição relativa do jato e ADAF seriam semelhantes).

Nossos resultados aparentemente não dão suporte para a previsão de Yuan & Cui (2005),

já que obtivemos que ambos os cenários 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 previsão de Yuan & Cui não é suportada, já que

dentre os ajustes espectrais do tipo MW somente 5 objetos seguem claramente a expectativa

teórica: NGC 1553, NGC 4374, NGC 4736, NGC 4143 e NGC 4494. Três LINERs não

possuem dados em raios X de qualidade o suficiente para podermos dizer qual componente

domina os raios X no cenário MW (i.e. incerteza em Γ apreciável; NGC 2681, NGC 3169,

NGC 4548). Considerando os quatro LINERs discutidos em mais detalhes nas seções 3.3.1-

3.3.4, nenhum destes objetos segue a previsão teórica da equação 3.15.

Discutiremos agora os modelos espectrais do tipo MW de alguns objetos em particu-

lar. No caso da galáxia M87 (ver figura 3.17), podeŕıamos argumentar que no modelo MW

da sua SED o jato domina a emissão em raios X observada. Isto vai de encontro à previsão

da equação 3.15, de acordo com a qual esperaŕıamos que em M87 o jato e o ADAF tivessem

contribuições semelhantes. Outro exemplo que aparentemente não segue a previsão de Yuan

& Cui é NGC 3379, que de acordo com o nosso ajuste MW (ver figura no apêndice B) o

ADAF domina em raios X, o que corresponde ao caso inverso do previsto na figura 3.27. É

interessante notar que Sgr A*, o “LLAGN” mais bem estudado (representado pela estrela

na figura 3.27) está 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).

Gostaŕıamos de mencionar que o artigo recém submetido para publicação de Yuan

et al. (2009) (daqui por diante Y09) têm um propósito semelhante ao trabalho descrito

neste caṕıtulo. Y09 modelaram as SEDs de uma amostra de 16 LLAGNs, havendo uma

sobreposição entre a nossa amostra de LINERs e a amostra modelada por Y09 de 6 fontes,

que são as seguintes: M81, M84, M87, NGC 3998, NGC 4579, NGC 4594. O objetivo parti-

cular de Y09 é testar a validade preditiva da equação 3.15. Entretanto, as conclusões gerais

do nosso trabalho são 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 parâmetros do modelo ADAF nos valores δ = 0.5, s = 0.3. Como consequência desta

escolha dos parâmetros, os modelos de Y09 correspondem ao caso particular MW da nossa

modelagem no qual adotamos δ = s = 0.3, notando que a diferença entre os espectros calcu-

lados com δ = 0.3 e δ = 0.5 é muito pequena. Além disso, Yuan et al. fixaram ǫB = 0.02 no

modelo do jato e desconsideraram a contribuição do disco fino, de forma que Rout não é um



CAPÍTULO 3. A DISTRIBUIÇÃO ESPECTRAL DE ENERGIA DOS LINERS 106

Figura 3.27: Comparação entre a previsão da equação 3.15 (Yuan & Cui, 2005), que prevê
a importância relativa do ADAF e do jato em raios X, e a nossa amostra de LINERs. Os
ćırculos correspondem aos LINERs que nós modelamos, enquanto a estrela representa Sgr
A*.
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parâmetro de interesse na modelagem deles†. Com tais simplificações, o trabalho de efetuar

as modelagens espectrais é consideravelmente simplificado, já que o espaço de parâmetros

resultante a ser explorado é reduzido para quatro dimensões.

Um dos principais resultados de Y09 é que a previsão de Yuan & Cui (2005) (equação

3.15) é obedecida pela maioria dos objetos que eles modelaram (13/16). Como discutimos

anteriormente, nossos resultados não concordam com os de Y09, já que obtemos que ambos

cenários ADX e JDX são plauśıveis para os LLAGNs da nossa amostra. Se fixarmos nossa

atenção aos modelos da classe MW - que são os casos análogos à modelagem efetuada por

Y09 como mencionamos anteriormente - mesmo assim não encontramos suporte conclusivo

para a previsão 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 relação à validade da equação 3.15 para 3 objetos (M81, M84 e NGC 3998).

Futuramente vamos investigar o motivo da discordância para os outros três LLAGNs.

†Outra diferença é que Y09 adotaram um valor maior para o fator de Lorentz das part́ıculas no jato,
Γj = 10 (nós adotamos 2.3). Como há uma certa degenerescência entre os parâmetros Γj e ṁjet, o mesmo
efeito no espectro deste aumento no valor de Γj se traduz num aumento no valor de ṁjet por um fator de
três.
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Galáxia Modelo M i ṁout Rtr δ s ṁjet p ǫe ǫB Pjet ṁjet/ṁ(3RS )
(M⊙) (◦) (RS) (erg s−1)

NGC 3031 (M81) JDX 6 × 107 50 8 × 10−4 50 0.3 0.6 1.2 × 10−5 2.05 0.6 10−4 4.8 × 1042 0.08
M81 JDX 6 × 107 50 3 × 10−3 360 0.01 0.3 1.2 × 10−5 2.05 0.6 10−4 4.8 × 1042 0.02
M81 ADX 6 × 107 50 3 × 10−3 360 0.01 0.16 2 × 10−6 2.2 0.1 0.01 8 × 1041 0.5
M81 MW 6 × 107 50 8 × 10−4 50 0.3 0.3 4 × 10−6 2.2 0.8 2 × 10−3 1.6 × 1042 0.01

NGC 3998 JDX 7.9 × 108 30 4 × 10−4 100 0.3 0.3 3.5 × 10−6 2.01 0.75 3 × 10−5 1.8 × 1043 0.03
NGC 3998 ADX 7.9 × 108 30 7.2 × 10−3 104 0.1 0.4 1.7 × 10−6 2.2 0.01 10−3 9 × 1042 6 × 10−3

NGC 3998 ADX 7.9 × 108 30 10−3 500 0.01 0.01 1.7 × 10−6 2.2 0.01 10−3 9 × 1042 2 × 10−3

NGC 3998 MW 7.9 × 108 30 2 × 10−3 500 0.1 0.4 3.5 × 10−6 2.01 0.75 3 × 10−5 1.8 × 1043 0.01
NGC 4486 (M87) JDX 3 × 109 10 Sem ADAF 6 × 10−8 2.3 10−3 8 × 10−3 8.2 × 1042

M87 ADX 3 × 109 10 5.5 × 10−4 104 0.01 0.1 5 × 10−8 2.6 10−3 8 × 10−3 6.8 × 1042 2 × 10−4

M87 MW 3 × 109 10 4 × 10−4 104 0.3 0.3 6 × 10−8 2.33 10−3 8 × 10−3 8.2 × 1042 2 × 10−3

NGC 4594 JDX 3.2 × 108 30 6 × 10−4 104 0.3 0.3 4.5 × 10−7 2.01 0.8 0.03 9.6 × 1041 9 × 10−3

NGC 4594 ADX 3.2 × 108 30 6.3 × 10−3 104 0.01 0.3 9 × 10−7 2.3 5 × 10−3 0.03 1.9 × 1042 2 × 10−3

NGC 4594 ADX 3.2 × 108 30 9.1 × 10−4 300 0.01 0.1 9 × 10−7 2.3 5 × 10−3 0.03 1.9 × 1042 2 × 10−3

Tabela 3.3: Parâmetros utilizados na modelagem das SEDs de M81, NGC 3998, M87 e NGC 4594. O significado f́ısico destes
parâmetros é descrito na seção 3.2.
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Caṕıtulo 4

Impacto dos jatos em simulações

cosmológicas da formação de

galáxias disco

4.1 Introdução

Há forte motivação observacional para uma conexão fundamental entre os AGNs e a formação

das galáxias. Há uma correlação bem estabelecida entre as propriedades das galáxias 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 galático e com a dispersão de

velocidades estelar do bojo (ver review Ferrarese & Ford 2005). Tais descobertas indicam

que o crescimento dos buracos negros centrais e a formação dos esferóides estelares nas

galáxias estão intimamente relacionados. Além disso, conforme mencionado no caṕıtulo 2,

as observações em raios X de alta resolução com o observatório Chandra mostram que os

jatos emitidos pelos AGN centrais em aglomerados de galáxias depositam grandes quan-

tidades de energia mecânica no centro destes aglomerados, inflando cavidades (ou bolhas)

de plasma aquecido, que são claramente vistas nas imagens em raios X (e.g. Allen et al.,

2006, B̂ırzan et al., 2004, Fabian et al., 2006, Rafferty et al., 2006). A energia fornecida

pelos jatos pode contrabalançar a radiação emitida pelo cooling flow nos aglomerados e

explicar porque pouco gás frio (T < 3 keV) 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 observações motivaram diversos autores a incorporarem prescrições simples para

o feedback dos jatos dos AGNs em modelos semi-anaĺıticos∗ de formação de galáxias (e.g.,

Granato et al. 2004, Monaco & Fontanot 2005, Cattaneo et al. 2005, Croton 2006, Bower

∗Para um review sobre modelos semi-anaĺıticos, ver Baugh (2006).
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et al. 2006, Monaco et al. 2007, Cattaneo et al. 2007). A inclusão do feedback dos jatos

resultou numa melhora dramática na capacidade dos modelos de explicarem a função de

luminosidade das galáxias e o downsizing observado na evolução das galáxias.

Recentemente, simulações numéricas hidrodinâmicas da formação de galáxias 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 simulações de colisões de galáxias disco, onde a taxa de acreção nos buracos

negros centrais é estimada usando o modelo de Bondi-Hoyle (equação 1.1), e uma fração da

energia associada à massa de repouso acretada é liberada na forma de energia térmica que

aquece o meio interestelar ao redor do AGN, o que imita a ação de um outflow gerado pelo

AGN. Usando as simulações de Di Matteo et al. (2005), Springel et al. (2005b), Hopkins

et al. (2006a) simularam a evolução da função de luminosidade dos quasares e propuse-

ram um modelo para a origem dos starbursts, quasares e galáxias esferoidais, baseado nos

mergers de galáxias. Cabe notar que a f́ısica envolvida nos escoamentos acretivos ao redor

do buraco negro e na formação dos jatos não pode ser resolvida nesse tipo de simulações,

pois ela exigiria uma alt́ıssima resolução espacial e temporal que estão muito além da atual

capacidade de processamento dos supercomputadores.

Neste caṕıtulo, introduzimos uma metodologia para a incorporação do crescimento

dos buracos negros e feedback dos jatos do AGN em simulações cosmológicas da formação de

galáxias. Nós modelamos a produção dos jatos distinguindo entre dois modos de acreção dis-

tintos: ADAF e discos finos (§1.4). Os ADAFs possuem baixa eficiência radiativa, enquanto

os discos finos possuem alta eficiência. Assumimos que apenas os ADAFs são responsáveis

pela produção dos jatos potentes, conforme discutido na seção 1.5.

Estimamos a taxa de acreção no buraco negro central usando o modelo de radiation

drag de Kawakatu & Umemura (2002) (ver §4.3.2) combinado com uma prescrição para o

meio interestelar e formação estelar. Uma virtude do modelo de radiation drag é que ele

relaciona a formação estelar no centro da galáxias, que é resolvido nas simulações, à taxa de

acreção ao buraco negro central; i.e. este modelo relaciona diretamente a taxa de formação

estelar ao redor do buraco negro com a taxa de acreção.

A formação de galáxias disco é de particular interesse, pois ela é um problema

desafiador para modelo ΛCDM em geral (Okamoto et al., 2003, 2005) e para simulações

envolvendo AGN feedback (e.g., Springel et al. 2005a, Okamoto et al. 2005). A dificuldade

consiste em conservar o momentum angular da componente bariônica dos halos de matéria

escura à medida que eles colapsam e formam estrelas. Devido ao crescimento hierárquico

destes halos, o momentum angular é facilmente dissipado à medida que galáxias satélite se

fundem ao progenitor principal. Além disso, Okamoto et al. (2005) obteve que qualquer

galáxia se torna eĺıptica se grandes quantidades de energia forem injetadas no centro galático
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durante um burst de formação estelar. Mostramos neste caṕıtulo que o papel do AGN é

consideravelmente complexo, e que a distinção dos dois modos de acreção no buraco negro

auxilia na formação das galáxias disco.

Este caṕıtulo é baseado em Okamoto, Nemmen, and Bower (2008). As contribuições

espećıficas deste autor em Okamoto et al. (2008) referem-se à proposta do modelo f́ısico de

produção dos jatos e os estados do escoamento acretivo associados (ver §4.3.3), relacionados

aos modelos descritos nos caṕıtulos 2 e 3. Além disso, o presente autor ajudou a interpretar

a evolução da atividade do buraco negro central, e comparou os resultados da simulação

com observações da atividade nuclear em galáxias disco. A implementação dos códigos e

obtenção dos resultados numéricos foram realizados pelo Dr. Takashi Okamoto, do Instituto

de Cosmologia Computacional na Universidade de Durham. Cabe notar que os diversos

resultados interessantes relacionados à coevolução do buraco negro e a galáxia são uma

consequência direta do modelo f́ısico de produção de jatos implementado.

As simulações de Okamoto et al. (2008) incluem representações coarse-grained da

formação de buracos negros “sementes”, acreção de gás pelos buracos negros, feedback de-

vido aos jatos dos AGNs, formação estelar e feedback devido a supernovas. Nosso objetivo

não é descrever detalhadamente a modelagem de todos os processos envolvidos, mas focar

a atenção sobre a modelagem dos buracos negros e AGN feedback associado, bem como os

resultados que decorrem da incorporação do mecanismo proposto de AGN feedback. Os pro-

cessos f́ısicos descritos nas seções que seguem foram incorporados no código PM-TreeSPH

GADGET2 (Springel, 2005), que faz simulações da interação gravitacional de n-corpos

(part́ıculas representando estrelas, matéria escura e buracos negros) e simultaneamente da

hidrodinâmica do gás.

O modelo de formação estelar e feedback de supernovas é descrito brevemente em

§4.2. O modelo de formação de buracos negros “semente”, acreção de massa e produção

dos jatos é descrito em §4.3. As condições iniciais da simulação são descritas em §4.4

e os resultados são discutidos em §4.5. O conteúdo deste caṕıtulo foi publicado no artigo

Okamoto et al. (2008), onde também podem ser encontrados mais detalhes sobre a simulação

numérica e os resultados. A conexão entre os resultados da simulação e observações da

atividade nuclear em galáxias disco consta na seção 6 de Okamoto et al. (2008).

4.2 Modelo de formação estelar e feedback devido a super-

novas

Fazemos uma descrição bastante breve e qualitativa dos processos f́ısicos de formação es-

telar e feedback devido a supernovas considerados na simulação. Os detalhes poderão ser

consultados em Okamoto et al. (2008).
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Esfriamento do gás – Para cada part́ıcula de gás são computadas as taxas de resfria-

mento/aquecimento e o estado de ionização, levando em conta esfriamento por H, He e

metais. A cada part́ıcula é atribúıda uma metalicidade.

Formação de nuvens – Cada part́ıcula SPH consiste de duas fases distinas (Okamoto et al.,

2005), gás quente e nuvens frias (quando a densidade do gás ρ ultrapassa a densidade cŕıtica

ρth = 5 × 10−25 g cm−3). As nuvens frias são formadas e crescem através de instabilidades

térmicas, sendo que o gás é termicamente instável quando ρ > ρth.

Formação estelar – Nuvens moleculares gigantes com massas no intervalo 104 − 106M⊙

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

ṁ∗ =
m

tsf
= c∗

m

tdyn
, (4.1)

onde c∗ é um parâmetro adimensional que caracteriza a eficiência da formação estelar, tsf

é a escala de tempo de formação estelar, e tdyn é o tempo dinâmico da nuvem. Assume-se

c∗ = 0.005.

Evaporação de nuvens – As nuvens frias podem evaporar e perder massa para a fase quente

do gás.

Supernova feedback – Cada part́ıcula estelar é tratada como uma população estelar simples,

caracterizada pela sua idade, metalicidade e função inicial de massa (IMF, de initial mass

function). A IMF é sempre assumida como função de Salpeter, cujos limites inferior e

superior de massa são 0.1 e 100 M⊙, respectivamente. A fração de massa reciclada, taxas

de produção de supernovas do tipo Ia e II e taxas de produção de metais são calculadas

de acordo com as caracteŕısticas da população estelar. Assume-se que cada supernova

fornece ηSN1051 erg de energia para o gás ambiente, onde ηSN é o parâmetro de eficiência de

feedback de supernovas, cujo valor é assumido como 1. A energia liberada pelas explosões

de supernovas aumenta a energia térmica do gás quente e a energia cinética das part́ıculas

SPH, dando origem a ventos galáticos (ver abaixo).

Ventos galácticos – São introduzidos ventos galácticos na simulação seguindo Springel &

Hernquist (2003). Tais ventos se originam do aumento explosivo da energia cinética do gás

devido as explosões de supernovas. Uma part́ıcula SPH é ejetada do disco galático como

vento com uma probabilidade

pw =
1
2MSPHvw

2

∆Q
, (4.2)

onde MSPH é a massa da part́ıcula de gás, vw é a velocidade do vento (um parâmetro livre)

e ∆Q é a energia recebida pela part́ıcula durante um passo da simulação. A velocidade do

vento é assumida como vw = 500 km s−1. Se uma part́ıcula é ejetada, sua velocidade é

modificada como

v′ = v + vwn, (4.3)
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onde v é a velocidade anterior da part́ıcula e n é um versor cuja direção é perpendicular ao

plano do disco.

4.3 Produção dos jatos e AGN feedback

4.3.1 Buracos negros “sementes”

Os buracos negros “sementes” correspondem aos primeiros buracos negros que se formam

na simulação. Nas simulações é usado um algoritmo friends-of-friends para encontrar halos

de matéria escura, no intervalo z = 15 − 0. Quando um halo possui mais de Nth part́ıculas

de matéria escura e nenhuma part́ıcula de buraco negro, um buraco negro é introduzido no

pico de densidade da distribuição estelar do halo. A massa destas sementes é de 260M⊙,

consistente com a teoria da evolução 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 Nth = 128.

As part́ıculas que representam buracos negros aumentam suas massas através da

acreção de gás (§4.3.2) e mergers de buracos negros. Nós simplesmente assumimos que

ocorre uma fusão de dois ou mais buracos negros quando estes aproximam-se além do seu

raio de softening gravitacional.

4.3.2 Acreção de massa

O mecanismo de radiation drag, também chamado de efeito de Poynting-Robertson (e.g.,

Krolik 1999), é um efeito relativ́ıstico no qual a radiação proveniente de uma certa fonte,

ao incidir em pequenas part́ıculas (e.g., um gás) exerce uma força que reduz o momentum

angular destas part́ıculas, fazendo com que elas espiralem na direção da fonte de radiação.

Tal efeito foi deduzido por Poynting (1903), Robertson (1937) e aplicado para explicar a

acreção de part́ıculas de poeira ao sol, devido aos efeitos da radiação solar nestas part́ıculas.

O efeito radiation drag devido às estrelas dos bojos galácticos é um mecanismo

promissor proposto por Umemura (2001), Kawakatu & Umemura (2002) que pode explicar

o crescimento dos buracos negros supermassivos nos bojos e a relação entre a massa dos bojos

e a massa dos buraco negros. Tal efeito dissiparia o momentum angular do gás interestelar,

fazendo com que este chegue até o centro da galáxia, alimente o AGN e aumente a massa

do buraco negro central. A taxa de acreção de massa devido ao mecanismo de Poynting-

Robertson é dada por

Ṁdrag = ηdrag
LSFR(t)

c2

[

1 − e−τSFR(t)
]

, (4.4)
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onde LSFR é a luminosidade total das estrelas na região de formação estelar no centro

galático, τSFR é a profundidade óptica da região de formação estelar dada por

τSFR(t) ≃
3χd

4π

Mc(t)

RSFR(t)2
, (4.5)

RSFR é o tamanho desta região, Mc é a massa total das nuvens na região de formação de

estrelas, χd é um coeficiente de extinção e ηdrag é a eficiência do mecanismo. Nós assumimos

que ηdrag = 1.

Uma vez computado o raio da região de formação estelar ao redor do buraco negro

RSFR, os valores de χd, Mc, e LSFR são calculados diretamente na simulação, de forma que

os valores de τSFR e Ṁdrag podem ser calculados auto-consistentemente. O valor de RSFR é

obtido da esfera ao redor do buraco negro que contém 40 part́ıculas SPH e maximiza o valor

de Ṁdrag. Quando não ocorre formação estelar dentro desta esfera, não é posśıvel acreção

e então Ṁdrag = 0.

A rigor deveŕıamos distinguir entre Ṁdrag e a taxa de acreção no buraco negro Ṁ , já

que provavelmente o efeito radiation drag não remove totalmente o momentum angular do

gás, o que iria interromper a contração radial de parte do gás acretado. Além disso, como

discutido no caṕıtulo 2.6, a presença 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 acreção. Por simplicidade nós assumimos Ṁ = Ṁdrag.

4.3.3 Produção dos jatos

Motivados pelo sucesso de modelos semi-anaĺıticos recentes (e.g., Croton 2006, Bower et al.

2006), nós assumimos que os AGNs depositam diretamente sua energia mecânica no gás

quente difuso confinado nos halos de matéria escura, através da produção de jatos. Como

mecanismo f́ısico da produção dos jatos, adotamos o modelo h́ıbrido proposto por Meier

(2001) (ver §2.4). Relembrando a discussão feita no caṕıtulo anterior, tal modelo é denomi-

nado h́ıbrido pois ele é uma versão h́ıbrida dos processos de Blandford-Znajek e Blandford-

Payne, de forma que a potência do jato é gerada por campos magnéticos que estão ancorados

no disco de acreção dentro e fora da ergosfera do buraco negro. Dessa forma, a energia ro-

tacional do escoamento acretivo e do buraco negro de Kerr são utilizadas na geração dos

jatos.

Meier (2001) derivou expressões anaĺıticas simples para a potência dos jatos prove-

nientes de buracos negros de Kerr, considerando que o escoamento acretivo pode assumir

dois estados, ADAF e disco fino padrão. A potência do jato é dada no caso dos discos finos

pela equação

LSD
jet ≈ 1042.7erg s−1

( α

0.01

)−0.1
m0.9

9

(

ṁ

0.1

)6/5

(1 + 1.1j + 0.29j2), (4.6)
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e no caso dos ADAFs a potência é dada por

LADAF
jet ≈ 1045.1erg s−1

( α

0.3

)

m9

(

ṁ

0.1

)

g2(0.55f2 + 1.5fj + j2), (4.7)

onde α é o parâmetro de viscosidade do disco de acreção, m9 é a massa do buraco negro

em unidades de 109M⊙, ṁ ≡ Ṁ/ṀEdd é a taxa de acreção de matéria no buraco negro

em termos da taxa de Eddington (lembrando que ṀEdd ≡ 22 m9 M⊙ yr−1), e f e g são as

razões entre a velocidade angular e a intensidade do campo magnético no escoamento em

relação aos valores calculados por Narayan & Yi (1995b) respectivamente, i.e. f e g podem

levar em conta correções relativ́ısticas na solução ADAF. A simplicidade das equações 4.6

e 4.7 decorre do fato de que Meier (2001) incorporou os efeitos relativ́ısticos discutidos na

seção 2.2 de maneira simplificada. Particularmente, Meier obteve tais expressões para um

valor fixo do raio interno do disco de acreção (1.5GM•/c
2), 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 parâmetro

livre, enquanto nos nossos cálculos obtemos que g é uma função de j (ver fig. 2.4) e

usou uma aproximação linear para ω(j) (comparar com a nossa equação não-linear 2.7).

Como resultado, as equações de Meier (2001) superestimam a potência do jato para valores

pequenos (j < 0.8) do spin em comparação com os nossos cálculos mais detalhados. Apesar

disso, as estimativas de Meier servem para nosso propósito de estimar a ordem de grandeza

da potência do jato e podem ser facilmente incorporadas na simulação, por tais razões as

adotamos.

Seguindo Meier (2001) adotamos f = 1 and g = 2.3. Assumimos que uma fração

∆Ejet
FB = ǫjetLjet∆t (4.8)

da energia do jato é convertida em energia térmica das 40 células (ou “part́ıculas”) de gás

difuso na vizinhança do buraco negro que possuem densidades ρ < 0.1ρth, onde ǫjet é a

fração da potência do jato que é convertida em energia térmica do gás, e ∆t é o passo da

simulação. Nós adotamos como valores fiduciais dos parâmetros que caracterizam a fonte

central α = 0.1, j = 0.5 e ǫjet = 0.1. O valor adotado de j corresponde ao caso intermediário

entre buracos negros de Schwarzschild (j = 0) e com máxima rotação (j ≈ 1).

Nós adotamos dois regimes distintos de escoamento acretivo ao redor do buraco negro

central: discos finos padrões (opticamente espessso, geometricamente fino, alta eficiência

radiativa) e ADAFs (que são opticamente finos, geometricamente espesso, baixa eficiência

radiativa). O parâmetro que controla o estado do escoamento acretivo é ṁ, e o valor cŕıtico

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

ṁcrit ≈ α2. (4.9)
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Como a solução ADAF deixa de ser válida acima do valor ṁcrit, para ṁ ≤ ṁcrit

um ADAF existe e para ṁ > ṁcrit ocorre o estado de disco fino. Como uma consequência

do modelo teórico adotado para a produção do jato, ocorre forte feedback do AGN apenas

para ADAFs e o feedback máximo ocorre em ṁ = ṁcrit. Para os valores dos parâmetros

que adotamos, temos a seguinte eficiência de produção do jato em ADAFs,

LADAF
jet ≈ 0.26Ṁc2 para ṁ ≤ ṁcrit, (4.10)

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

LSD
jet ≈ 8 × 10−5Ṁc2 para ṁ > ṁcrit, (4.11)

onde na equação 4.11 adotamos m9 = ṁ = 1 a t́ıtulo ilustrativo. As equações 4.7 e

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

representam o modo “radio-quiet”.

4.4 Condições iniciais e parâmetros cosmológicos

Para estudar o impacto dos jatos do AGN na formação de uma galáxia disco, usamos

as condições iniciais apropriadas apresentadas em Okamoto et al. (2005). Assumimos o

modelo cosmológico ΛCDM (Springel et al., 2006, Bennett, 2006) com uma densidade média

de matéria Ω0 = 0.3, parâmetro de Hubble h ≡ H0/100 km s−1Mpc−1 = 0.7, constante

cosmológica ΩΛ ≡ Λ0/(3H2
0 ) = 0.7, amplitude das flutuações de massa σ8 = 0.9 e densidade

média de bárions Ωb = 0.04.

Para gerar as condições iniciais, foi realizada uma simulação separada envolvendo

apenas matéria escura num cubo periódico de lado 35.325h−1Mpc (Okamoto et al., 2003).

Nesta escala, as flutuações na densidade de matéria estão no regime linear para z = 0.

Ao completar esta simulação, foi selecionado um halo de matéria escura que teve uma

história de mergers calma. A massa deste halo é de Mvir = 1.2 × 1012h−1M⊙. Para criar

as novas condições iniciais que dão origem a este halo, o campo de densidades inicial da

simulação anterior é recriado, perturbações adicionais apropriadas com baixo comprimento

de onda são adicionadas na região em que o halo se forma, e esta região é populada com

part́ıculas SPH numa razão 1:1 com as part́ıculas de matéria escura. A região externa a

esta é populada com part́ıculas de matéria escura com o objetivo de reproduzir os campos

gravitacionais apropriados. O redshift inicial da simulação é 50. A velocidade circular,

parâmetro de spin e redshift de colapso do halo selecionado são vc(rvir) = 155 km s−1,

λ ≡ J |E|1/2/(GM5/2) = 0.038 e zc ≃ 1.5, respectivamente, onde zc é definido como o

redshift no qual o progenitor principal tem metade da sua massa final.
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As massas das part́ıculas SPH e de matéria escura são ∼ 2.6 × 106 e ∼ 1.7 ×

107h−1M⊙, respectivamente. Desta forma, Nth = 128 implica que halos com massas maiores

que ∼ 2.6 × 109h−1M⊙ podem formar buracos negros.

4.5 Resultados

A figura 4.1 mostra snapshots da nossa simulação em diferentes redshifts. Ocorrem vários

eventos de pequenos mergers em alto redshift (z > 1). A formação do disco começa em

z ∼ 1. Vários buracos negros se formam nos pequenos halos e são trazidos até o progenitor

principal pelos satélites que se fundem. Há alguns buracos negros que não estão associados

a quaisquer objetos estelares. Eles são espalhados no halo quando pequenos satélites, que

abrigam pequenos buracos negros, são destrúıdos durante os mergers.

4.5.1 Comparação entre simulações com e sem feedback do AGN

Comparamos as galáxias formadas nas simulações com e sem feedback dos buracos negros,

onde chamamos o modelo que inclui o feedback do AGN de modelo de “referência”. A fig.

4.2 mostra a distribuição de estrelas dentro de um cubo de 50h−1 kpc centrado nas galáxias

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−1 kpc. Ambas galáxias possuem discos estelares estendidos, porém a galáxia sem AGN

feedback possui uma densidade estelar ligeiramente maior no centro. Portanto ocorre uma

supressão da formação estelar no centro da galáxia na simulação com AGN feedback.

A fig. 4.3 mostra o perfil de brilho superficial na banda I para estas galáxias. A lumi-

nosidade estelar é computada através da soma das luminosidades bolométricas de todas as

estrelas, as quais são obtidas a partir de valores gerados pelo código de śıntese de populações

estelares PÉGASE2 (Fioc & Rocca-Volmerange, 1997). Tais valores foram tabelados como

função da idade estelar assumindo metalicidade solar (constatou-se que a dependência da

luminosidade na metalicidade é fraca). A principal diferença entre as galáxias com e sem

AGN feedback não está na distribuição de brilho superficial central, mas na escala de tama-

nho dos discos estelares, ou seja, a galáxia sem AGN feedback tem um disco mais estendido

que a galáxia com AGN. Ajustes usando o perfil de brilho exponencial Iλ(r) = I0e
−r/rd ,

onde rd é a escala de tamanho do disco, resultam nos valores rd ∼ 4 e 5.4 kpc para as

galáxias com e sem AGN feedback, respectivamente.

A história de formação estelar das estrelas situadas dentro de 25h−1 kpc do centro

galáctico em z = 0 é mostrada na fig. 4.4. Para z > 1 ambas galáxias possuem histórias

de formação estelar bastante similares, cujos picos estão situados em z ∼ 1.5. Antes deste

redshift, o feedback não é forte o suficiente para afetar significativamente a formação estelar;

o valor máximo da taxa de formação estelar é ligeiramente reduzido devido ao feedback.
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Figura 4.1: Snapshots da simulação de referência, que inclui o efeito do feedback dos buracos
negros. As linhas de figuras correspondem a z = 6, 3, 2, 1, e 0 começando a partir do topo.
A primeira e segunda colunas mostram as distribuições de gás e estrelas, respectivamente,
num cubo comóvel de 3 h−1 Mpc centrado no progenitor principal da galáxia, onde o brilho
representa a densidade projetada. A terceira e a quarta colunas mostram as distribuições
de gás e estrelas num cubo f́ısico de 50 h−1 kpc. Os ćırculos em cada painel indicam as
posições das part́ıculas que representam os buracos negros, e os seus raios são proporcionais
ao logaritmo das massas dos buracos negros.
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Figura 4.2: Projeção das distribuições de estrelas dentro de um cubo de 50 h−1 kpc centrado
nas galáxias em z = 0. Os painéis esquerdo e direito mostram as simulações sem e com
feedback dos buracos negros, respectivamente. Os ângulos de visada são 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 galáxias com (*) e sem (+) 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 galáxia com AGN feedback tem sua taxa de formação de estrelas

reduzida em comparação com a galáxia sem atividade nuclear. Portanto o AGN feedback

torna-se importante para esta galáxia apenas para baixos redshifts (z < 1). A menor taxa

de formação estelar na galáxia com atividade nuclear explica o seu disco menos extenso na

figura 4.3, já que é a formação estelar após z ∼ 1 que “constrói” o disco estelar (ver fig. 4.1).

É importante notar que o nosso mecanismo de AGN feedback não termina completamente

a formação estelar e portanto não inibe a formação do disco.

A figura 4.5 mostra a evolução da massa do buraco negro central no progenitor

principal e taxa de acreção de massa em unidades da taxa de Eddington. Convém notar

que Ṁ é diferente da taxa de crescimento da massa do buraco negro ṀBH, pois esta inclui

também os acréscimos de massa causados por mergers entre buracos negros. A massa do

buraco negro central aumenta rapidamente até t ∼ 5.5 Ganos, quando o starburst cessa.

Os “saltos” observados na variação da massa devem-se aos mergers de buracos negros.

A massa final do buraco negro é MBH ≈ 107M⊙. Tal massa, dentro de um esferóide de

Msp ≈ 1010M⊙, obedece à correlação observada entre a massa dos buracos negros e massa

dos esferóides na qual MBH/Msp ∼ 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 gás dispońıvel pela formação estelar explica a diminuição da taxa

de acreção. Em t ∼ 5.5 Ganos, ṁ atinge o valor cŕıtico ṁcrit, abaixo do qual o disco de
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Figura 4.4: História de formação das estrelas (taxa de formação de estrelas como função
do tempo) situadas dentro de 25h−1 kpc do centro galáctico em z = 0. As linhas tracejada
(reference) e cont́ınua (no-fb) correspondem a galáxias simuladas com e sem feedback dos
buracos negros, respectivamente. A linha pontilhada mostra o resultado de uma simulação
na qual o AGN feedback é menos efetivo (ǫjet = 0.01, weak-fb).

acreção se torna um ADAF. Nosso modelo produz o feedback máximo quando ṁ = ṁcrit.

Tal época é 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 acreção cai a zero rapidamente e praticamente não há mais acreção de massa,

exceto devido a alguns eventos de acreção episódicos. Isto implica que praticamente não há

atividade de formação estelar no centro do progenitor principal para z < 1. Na galáxia sem

AGN feedback ainda ocorre um episódio cont́ınuo de acreção de massa ao buraco negro no

intervalo de tempo ∼ 6 − 8 Ganos, porque a formação estelar não é suprimida pelo efeito

do AGN e é maior em comparação com a galáxia com feedback. Assim, a massa do buraco

negro resultante na galáxia sem atividade nuclear é ligeiramente maior que na galáxia com

AGN, MBH ≈ 2 × 107M⊙.

No modelo de referência, o AGN feedback não suprime diretamente a formação estelar

pois a energia é injetada no gás quente difuso do halo (ρ < 0.1ρth) e não no gás frio e denso

que forma estrelas. Assim, é a supressão do esfriamento do gás no halo ao redor do centro

da galáxia que é responsável pela diminuição da formação estelar. O caráter impulsivo

observado na série temporal de ṁ implica a existência de um ciclo auto-regulado que opera

entre o esfriamento do gás, a formação estelar e a produção de jatos pelo ADAF.
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Figura 4.5: Painel superior: evolução da massa do buraco negro central. Painel inferior:
taxa de acreção de massa no buraco negro central em termos da taxa de Eddington (ṁ =
Ṁ/ṀEdd). A linha horizontal tracejada indica a taxa de acreção cŕıtica ṁcrit abaixo da qual
o 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 simulação
que inclui este feedback (reference).
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4.5.2 Importância relativa do AGN

Para ilustrar a importância relativa do AGN na formação da galáxia, 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 eficiência de conversão da energia

da massa de repouso do escoamento acretivo em radiação (LAGN/(Ṁc2)) é 10% para um

disco fino padrão e para o ADAF nós usamos a equação

ηADAF = 0.1

(

ṁ

ṁcrit
+ δ + 10−3

)

(4.12)

onde δ representa a fração da energia gerada por turbulência MHD que aquece diretamente

os elétrons (Quataert, 2001). Adotando δ = 0.1, que é um valor comumente usado em

modelos espectrais dos ADAFs (e.g., Nemmen et al. 2006, Narayan & McClintock 2008),

então tipicamente ηADAF ∼ 0.01. A eficiência radiativa de um disco fino pode ser maior que

10% no caso de um buraco negro de Kerr, e pode atingir eficiências tão altas quanto 42%

para um buraco negro com rotação extrema (Novikov & Thorne, 1973).

Obtemos que a galáxia é sempre mais brilhante que o AGN, o que é esperado para

galáxias espirais. Para z > 1 a acreção de gás ao buraco negro ocorre através de um disco

fino, e o AGN é relativamente luminoso em comparação com o progenitor principal. Uma

vez que o AGN torna-se um ADAF, as baixas taxas de acreção – causadas pela supressão

da formação estelar no centro devido ao AGN feedback – fazem com que o AGN torne-se

praticamente “inviśıvel” em relação à galáxia. Este resultado sugere que a galáxia hospe-

deira torna-se similar a uma galáxia espiral que hospeda um LLAGN (e.g., um LINER)! O

LLAGN resultante passa por ciclos de atividade, onde há peŕıodos em que não há atividade

nuclear (LAGN ≈ 0, ṁ ≈ 0) e a galáxia não apresenta atividade nuclear, ou seja, é inativa.

No painel inferior da fig. 4.6 nós mostramos as potências 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 acreção torna-se um ADAF, o

aquecimento impulsivo dos jatos do AGN subitamente excede a potência das supernovas.

Esta é uma importante caracteŕıstica do nosso mecanismo de AGN feedback. Estudos in-

dependentes (Heinz et al., 2007, Körding et al., 2008) indicam que a potência cinética dos

LLAGNs de fato pode exceder a potência 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 operação do AGN. É interessante notar que o AGN passa a maior

parte do tempo no “modo radio-quiet” e apenas uma fração de ≈ 9% do tempo no modo

radio-loud (na galáxia sem feedback do AGN esta fração de tempo é ≈ 25%). Apesar de

a energia gerada pelo AGN feedback ser transferida em eventos episódicos para o gás do

halo ao redor do centro galáctico, ela aquece o gás significativamente e, como resultado, o

gás do halo no centro não é capaz de sofrer resfriamento por um longo peŕıodo. Assim, o



CAPÍTULO 4. IMPACTO DOS JATOS EM SIMULAÇÕES COSMOLÓGICAS 124

aquecimento intermitente devido aos jatos produzidos pelo ADAF efetivamente suprime a

formação estelar no centro do progenitor principal.

4.6 Discussão

Gostaŕıamos de mencionar que Sijacki et al. (2007) propuseram independentemente um

mecanismo de feedback do AGN que é semelhante ao mecanismo que nós propusemos,

e empregaram tal metodologia em simulações hidrodinâmicas cosmológicas da formação

de galáxias massivas e aglomerados de galáxias. Sijacki et al. (2007) chama o regime de

acreção de disco fino de “regime quasar” e o regime ADAF de “bubble feedback”. A diferença

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 gás,

ao invés de acoplarem a potência do jato diretamente com a energia térmica do gás ao

redor do AGN. Além disso, Sijacki et al. (2007) não modelaram a f́ısica em si da acreção

e a relação do regime de acreção com o feedback. Em vez disso, eles adotaram um modelo

fenomenológico para o feedback dos buracos negros, onde os diferentes modos de acreção

correspondem a diferentes eficiências de feedback do AGN, atribúıdas de forma ad hoc.

Uma discussão detalhada dos resultados da implementação do nosso mecanismo

proposto de feedback dos jatos do AGN na simulação numérica da formação de uma galáxia

disco, bem como a comparação dos resultados teóricos com a atividade nuclear observada

em galáxias disco, podem ser encontrados no artigo Okamoto et al. (2008), que consta

anexado no apêndice C.
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Figura 4.6: Painel superior: luminosidade bolométrica irradiada pelas estrelas (linha
cont́ınua) e pelo AGN (linha pontilhada). Uma eficiência radiativa de 10% é assumida
para os discos finos padrões e para os ADAFs a eficiência t́ıpica é 1% (eq. 4.12). Painel
inferior: potência de feedback liberada pelas supernovas (linha cont́ınua) 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 simulação que inclui
este feedback (reference).
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Caṕıtulo 5

Conclusões

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 astrof́ısica dos buracos negros su-

permassivos que acretam gás a baixas taxas de acreção, que habitam o centro da maior parte

das galáxias na época presente. Tais buracos negros dão origem à população dominante de

AGNs nas galáxias próximas, os AGNs de baixa luminosidade (LLAGNs), que são o foco

do nosso estudo. Apresentamos o modelo f́ısico que é favorecido pelas observações para

explicar a acreção de gás a estes buracos negros “subalimentados”, o ADAF (ver caṕıtulo

1). Nos caṕıtulos 2 e 3 calculamos diferentes consequências observacionais implicadas pela

ocorrência deste modo de acreção no núcleo das galáxias próximas. No caṕıtulo 4 inferimos

as posśıveis maneiras como este regime de acreção pode afetar a formação de uma galáxia

espiral t́ıpica através da produção dos jatos.

No caṕıtulo 2 inferimos que teoricamente espera-se que o modo ADAF esteja na-

turalmente associado com a produção de jatos relativ́ısticos intensos. Estudamos dois mo-

delos f́ısicos para a geração 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

h́ıbrido proposto por Meier (2001). Incorporamos efeitos de relatividade geral que não fo-

ram plenamente apreciados em trabalhos anteriores. Obtemos que a potência do jato Pjet

em ambos modelos varia linearmente com a taxa de acreção de gás no buraco negro Ṁ , e

que Pjet apresenta uma forte dependência com o spin do buraco negro, semelhante à de-

pendência calculada em complexas simulações numéricas da formação de jatos (McKinney,

2005, Hawley & Krolik, 2006). A nossa análise indica que a eficiência de produção dos jatos

ηjet = Pjet/(Ṁc2) pode chegar a valores tão altos quanto 22% (modelo BZ) e 48% (mo-

delo h́ıbrido) quando o spin aproxima-se do valor máximo. As potências do jato resultante
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são altas o suficiente para que os jatos depositem energia no ambiente do AGN e criem

mecanismos de feedback, capazes de afetar a própria evolução da galáxia hospedeira.

Usamos os modelos de produção do jato para compreender a correlação emṕırica

entre a taxa de acreção e a potência do jato em galáxias eĺıpticas gigantes que hospedam

LLAGNs, derivada originalmente por Allen et al. (2006) e posteriormente confirmada por

Merloni & Heinz (2007), Balmaverde et al. (2008). Adotando valores t́ıpicos do parâmetro

de viscosidade do escoamento acretivo α ∼ 0.04 − 0.3, a correlação ṀBondi vs. Pjet implica

um intervalo pequeno de spins j ≈ 0.75 − 1 e taxas de acreção Ṁ ≈ (0.04 − 1)ṀBondi.

Na condição de que a taxa de acreção esteja sujeita à restrição Ṁ . ṀADAF ∼ αṀBondi,

consistente com o modelo ADAF, encontramos que a correlação observada implica j & 0.9;

i.e., a correlação implica buracos negros com rotação extremamente rápida no centro das

galáxias eĺıpticas que hospedam LLAGNs. Tal conclusão é reforçada se o escoamento acretivo

sofrer perda de massa, energia e momentum angular via ventos/outflows, e concorda com

estimativas teóricas e observacionais dos spins de buracos negros massivos nos centros das

galáxias 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 caṕıtulo 3, obtivemos que a presença de buracos negros supermassivos “sub-

nutridos” nos LLAGNs acretando no modo ADAF – e os jatos relativ́ısticos associados – é

marcada pela emissão cont́ınua caracteŕıstica destes sistemas. Com o objetivo de construir

um cenário unificado para a natureza f́ısica da distribuição espectral de energia (SED) dos

LLAGNs, nós 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 são o elo de ligação entre as galáxias ativas e as normais

(Ho, 2008). Conclúımos que a natureza das fontes centrais dos LINERs estudados pode ser

interpretada com sucesso no contexto do modelo ADAF, com a contribuição da emissão de

um jato relativ́ıstico.

Dadas as massas dos buracos negros da amostra de LINERs M ∼ 107 − 109M⊙ e

luminosidades bolométricas Lbol/LEdd ∼ 10−8 − 10−4, derivamos a partir da nossa mode-

lagem o intervalo de taxas de acreção Ṁ ∼ 10−4 − 10−2ṀEdd, que são consistentes com as

estimativas da taxa de acreção de Bondi quando dispońıveis. Calculamos valores do raio de

transição entre o ADAF interno e o disco fino externo no intervalo Rtr ∼ 50−104RS . As ta-

xas de ejeção de matéria no jato derivadas situam-se no intervalo Ṁjet ∼ 10−8 − 10−4ṀEdd,

que implicam os valores da potência cinética do jato no intervalo Pjet ∼ 1040 − 1043 erg s−1

dependendo do modelo adotado, tipicamente superando a luminosidade bolométrica por

um fator de cinco (figura 3.24). Nossos resultados sugerem que em média uma fração de

∼ 10−3 da matéria que adentra o ADAF é transferida no jato relativ́ıstico e que ∼ 1% da

energia de repouso associada a esta massa é transformada em energia cinética dos jatos,

embora haja uma apreciável incerteza na determinação dos parâmetros do jato a partir
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dos ajustes espectrais. Por outro lado, a eficiência radiativa do ADAF é . 10−3. Estes

resultados indicam que os LLAGNs apesar de suas baixas luminosidades comparadas com

AGNs mais luminosos, produzem jatos intensos nos quais a potência 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, Körding et al. 2008,

Shankar et al. 2008, Merloni & Heinz 2008). Não encontramos uma correlação clara entre a

taxa de acreção e a taxa de ejeção a partir dos parâmetros inferidos da nossa modelagem,

e apontamos as posśıveis explicações para este resultado na seção 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 rádio e raios X, o que indica que

estes objetos são representativos da população geral de LLAGNs no que diz respeito à sua

emissão compacta. A partir da nossa modelagem das SEDs, conclúımos que cada região

do espectro é dominada por um determinado processo radiativo que ocorre em uma parte

distinta do escoamento. A emissão rádio (λ > 1 mm) origina-se principalmente do efeito

śıncrotron do jato. A emissão no intervalo 1 mm – 100 µm (rádio – infravermelho) é domi-

nada pela radiação śıncrotron do ADAF. A emissão no intervalo 10 µm – 1 µm (IR – óptico)

provém quase que inteiramente da emissão térmica do disco fino truncado, quando o raio

de transição entre o ADAF e o disco fino é suficientemente pequeno (Rtr ∼ 50 − 500). Os

dados dispońıveis neste intervalo espectral não descartam a possibilidade de que em todos

os LINERs o raio de transição seja pequeno, embora em muitos casos seja dif́ıcil estimar

com precisão a importância do disco fino devido à qualidade dos dados. No caso em que

Rtr & 500 (ou se o disco fino estiver ausente), a radiação do disco fino não é importante e

a emissão no IR é dominada pela radiação śıncrotron do jato.

Nós exploramos uma região plauśıvel do espaço de parâmetros que caracteriza a

dinâmica e microf́ısica do escoamento, e dada a incerteza nos valores destes parâmetros,

constatamos que diferentes cenários f́ısicos envolvendo o ADAF e o jato são posśıveis para

explicar a emissão para λ < 1µm, particularmente em raios X. No primeiro cenário posśıvel,

o espalhamento Compton inverso dos fótons no ADAF domina completamente a emissão

em raios X (e λ < 1µm), cenário que denominamos de ADX (ADAF domina raios X). No

segundo cenário, a emissão śıncrotron opticamente fina na base do jato domina comple-

tamente o espectro em raios X, cenário a que chamamos de JDX (jato domina raios X).

Por construção, também é posśıvel 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 parâmetros do ADAF δ ≈ s = 0.3 seguindo a modelagem da SED de Sgr

A* com o modelo ADAF por Yuan et al. (2003b, 2006) (onde δ regula o aquecimento dos

elétrons no plasma e s controla a intensidade do vento proveniente do ADAF); chamamos

este cenário de MW (de Milky Way). Em suma, usando somente o espectro cont́ınuo em
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raios X e dada a incerteza atual no conhecimento sobre a f́ısica dos plasmas no ADAF e

jato, é dif́ıcil distinguir qual o cenário f́ısico que melhor explica a origem da emissão raios

X em LLAGNs: o ADAF, o jato ou possivelmente uma combinação de ambos. Discutimos

posśıveis abordagens no futuro que permitam lançar luz sobre a questão da origem dos raios

X nos LLAGNs na seção 3.4.

No caṕıtulo 4, estudamos o impacto que os jatos produzidos pelos LLAGNs pode

acarretar na formação das galáxias. Introduzimos uma nova metodologia para o mecanismo

de acreção ao buraco negro e o feedback devido ao AGN, pasśıvel de implementação em

simulações cosmológicas da formação de galáxias pré-existentes. Distinguimos entre dois

modos de acreção no buraco negro: disco fino padrão (para Ṁ > Ṁcrit) e ADAF (Ṁ < Ṁcrit,

onde Ṁcrit é a taxa de acreção cŕıtica que separa os dois modos de acreção). Neste modelo,

seguindo as considerações f́ısicas dos caṕıtulos 2 e 3, a produção de jatos intensos e o

consequente efeito de feedback associado ocorre apenas no modo ADAF a baixas taxas

de acreção. A nossa metodologia para o feedback dos buracos negros foi implementada

para estudar a co-evolução entre o buraco negro central e a sua galáxia disco hospedeira

através de uma simulação cosmológica. Esta simulação inclui também uma metodologia

desenvolvida previamente (Okamoto et al., 2005) para modelar a formação estelar, feedback

devido a supernovas, e a alimentação do buraco negro central. O modelo para estimar a

taxa de acreção no buraco negro é baseado no efeito de Poynting-Robertson (ou radiation

drag ; Umemura 2001, Kawakatu & Umemura 2002) causado pela radiação das estrelas do

bojo, que conecta a atividade de formação estelar no centro galático em escalas de kpc com

a taxa de acreção no buraco negro.

Os resultados da simulação demonstram que se 10% da potência cinética do jato for

transferida para o gás ambiente difuso ao redor do centro galático, aquecendo-o, ou 100%

da potência for transferida para o meio interestelar denso, então o impacto energético dos

jatos passa a ser importante. Neste caso, depois que a maior parte da formação estelar cessa

devido ao consumo do gás pelo starburst no centro da galáxia, a taxa de acreção cai abaixo

do valor cŕıtico e o disco de acreção se torna um ADAF. Neste momento, o crescimento do

buraco negro central é praticamente interrompido, e o AGN feedback torna-se importante

à medida que os jatos do AGN aquecem o gás do halo e suprimem o seu resfriamento,

particularmente no centro galático. Consequentemente, a taxa de formação 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 relação a galáxia hospedeira e emite jatos fracos (radio-quiet AGN ). Após

o starburst (z < 1), a falta de gás para alimentar o buraco negro central faz com que o

AGN torne-se praticamente “inviśıvel” (acreção no modo ADAF) e a galáxia hospedeira

passe a se assemelhar a uma galáxia disco que hospeda um LLAGN (i.e., núcleo semelhante

a um LINER). Neste estágio, mesmo uma pequena atividade de formação estelar ao redor
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do buraco negro causa a produção de jatos (estado radio-loud do AGN) que regulam o

esfriamento do gás no centro, ocasionando um padrão intermitente estocástico de acreção

de massa no buraco negro e ciclos de atividade do AGN, onde há peŕıodos em que não há

atividade nuclear e a galáxia é inativa como a Via Láctea. As propriedades do galáxia disco

simulada e da sua atividade nuclear estão em amplo acordo com as propriedades inferidas

das observações da atividade nuclear em galáxias disco, no que concerne a duração da

atividade nuclear (108 − 109 anos), os valores t́ıpicos da luminosidade bolométrica do AGN

(Lbol ∼ 1041 − 1042 erg s−1) e potências do jato (Pjet ∼ 1042 − 1043 erg s−1).
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Apêndice A

Modelagem do espectro do

escoamento acretivo e jato

Neste apêndice descrevemos as hipóteses e equações básicas para o cálculo do espectro do

escoamento acretivo e do jato, usado na modelagem das SEDs da amostra de LINERs

do caṕıtulo 3. Tal modelo foi descrito em linhas gerais na seção 3.2: a parte interna

do escoamento acretivo é composta por um ADAF, que a partir do raio de transição Rtr

torna-se um disco de acreção fino. Na proximidade do buraco negro, parte do plasma

que compõe o ADAF é ejetado na direção perpendicular ao plano do disco em um jato

relativ́ıstico colimado. A estrutura do escoamento é ilustrada na figura 1.6. Nosso objetivo

não é descrever em detalhes a teoria envolvida na modelagem dos processos radiativos que

ocorrem nas diferentes componentes do escoamento dada a sua considerável complexidade,

porém pretendemos dar uma visão geral dos mesmos.

Os códigos que calculam o espectro cont́ınuo do escoamento que utilizamos foram

gentilmente cedidos por Feng Yuan. O conjunto de rotinas foi escrito e aperfeiçoado por Feng

Yuan, Ramesh Narayan e colaboradores ao longo dos últimos 15 anos na linguagem Fortran

77. O cálculo do espectro do disco fino e do jato não são custosos numericamente, porém a

obtenção do espectro do ADAF é computacionalmente trabalhosa. Além de adaptarmos os

códigos-fontes originais de Yuan et al. para atender às nossas necessidades, desenvolvemos

um conjunto de rotinas na linguagem Perl que facilitam o cálculo do espectro para um dado

conjunto de parâmetros de entrada, o que é particularmente notável no caso do cálculo da

SED do ADAF. A nossa contribuição neste sentido é descrita na seção A.2. Escrevemos

diversas rotinas na linguagem IDL para analisar e graficar as SEDs.

Na exposição que segue adotamos um sistema de coordenadas ciĺındricas (R,φ, z),

supomos que o escoamento possui simetria em torno do eixo de rotação z (∂/∂φ = 0) e é

estacionário (∂/∂t = 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 é a escala de altura do disco definida por H ≡ cs/ΩK, ΩK é a velocidade angular

Kepleriana e cs ≡ (p/ρ)1/2 é a velocidade do som. Escrevemos a equação de Navier-Stokes

ρ
Dv

Dt
= −∇ · σ + f , (A.1)

onde σ é o tensor de tensões (stress tensor) e f representa as forças externas por unidade de

volume que atuam em cada elemento de fluido. A componente radial desta equação pode

ser escrita como

vR
∂vR

∂R
−

v2
φ

R
+

1

ρ

∂p

∂R
+

GM

R2
= 0 (A.2)

levando em conta o potencial gravitacional do astro central Φ = −GM/r na aproximação

Newtoniana, onde M é a massa do astro central e r é o raio esférico. O primeiro e o

terceiro termo da equação (A.2) são despreźıveis comparados com os demais termos devido

à hipótese de disco fino, de forma que a velocidade circular vφ é Kepleriana,

vφ = vK =

(

GM

R

)1/2

. (A.3)

Pode-se demonstrar que a velocidade radial vR é pequena comparada com vφ (vR ≪ vφ) e

a velocidade circular é supersônica (vφ ≫ cs).

A viscosidade do disco é parametrizada através da prescrição α (Shakura & Sunyaev,

1973),

ν = αcsH, (A.4)

onde ν é a viscosidade cinemática (não confundir com a frequência) e α é um parâmetro

fenomenológico que quantifica a ignorância a respeito do mecanismo f́ısico responsável pela

viscosidade no gás, sendo que geralmente α < 1. O cisalhamento viscoso (shear viscosity)

além de dissipar energia também remove momentum angular do disco, transportando-o para

fora. Uma discussão geral sobre cisalhamento viscoso e a prescrição α pode ser encontrada

nas seções 4.6 – 4.8 de Frank et al. (2002). O mecanismo responsável pela origem da

viscosidade nos escoamentos acretivos, que explica a magnitude e a dependência radial de

ν, é a turbulência MHD na forma da instabilidade magnetorrotacional, redescoberta no

contexto dos discos de acreção por Balbus & Hawley (1991). Para uma revisão sobre este

mecanismo recomendamos ao leitor os artigos de revisão Balbus & Hawley (1998) e Balbus

(2003).

O disco é assumido opticamente espesso na direção vertical (τ ≫ 1, onde τ é a

profundidade óptica). O transporte radiativo na direção vertical é tratado analogamente ao
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transporte radiativo radial nas estrelas, sendo que a dissipação 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 compõe o disco emite

localmente como um corpo negro caracterizado por uma certa temperatura efetiva T (R),

definida por

σT 4(R) = D(R) ⇒ T (R) =

{

3GMṀ

8πR3σ

[

1 −

(

Rin

R

)1/2
]}1/4

, (A.5)

onde R é a posição do anel, D(R) é a taxa de dissipação viscosa por unidade de área do

disco, σ é a constante de Stefan-Boltzmann e Rin = 3RS é o raio interno do disco, assumindo

um buraco negro sem rotação (Schwarzschild).

A emissão do disco é obtida integrando a contribuição de todos os anéis, de forma

que

Lν =
16π2h cos iν3

c2

∫ Rout

Rtr

RdR

ehν/kT (R) − 1
, (A.6)

onde i é o ângulo da linha de visada do observador com a normal do disco, Rtr é o raio interno

onde o disco é “truncado”, Rout é o raio externo onde ele termina, e ν a partir deste ponto

passa a ser definida como a frequência da radiação emitida. Percebemos o resultado notável

de que o espectro emitido por um disco fino opticamente espesso independe da prescrição

da viscosidade. A forma de Lν corresponde à superposição da emissão de uma série de

corpos negros com temperaturas variáveis. A figura A.1 mostra o espectro esquemático de

um disco fino.

Levamos em conta a iluminação do disco fino pela radiação do ADAF, que absorve

e reprocessa uma parte dessa radiação, e o restante é refletido. A emissão do disco fino

iluminado pelo ADAF é feita usando o modelo proposto por Chiang (2002), Chiang & Blaes

(2003). Convém notar que para os parâmetros t́ıpicos que adotamos, o espectro do disco

fino iluminado é praticamente idêntico ao espectro de um disco que não sofre iluminação.

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

de um buraco negro são M , Ṁ , i, Rtr e Rout. Como mencionamos na seção 3.2.2, fixamos

Rout = 105RS na nossa modelagem. Para R < Rtr, o disco fino transforma-se num ADAF

através de mecanismos que não são bem compreendidos (Meyer & Meyer-Hofmeister, 1994,

Narayan et al., 1998, Narayan & McClintock, 2008), de forma que o raio externo do ADAF

é igualado ao raio interno do disco.
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Figura A.1: Espectro esquemático de um disco fino ao redor de um buraco negro. Na
notação da figura, Rtr = R∗. Figura obtida de Lada (2002).

A.2 ADAF

Revisões abrangentes sobre a f́ısica do ADAF podem ser encontrados em Narayan et al.

(1998), Kato et al. (2008), Narayan & McClintock (2008). Nesta seção faremos um breve

resumo da estrutura do escoamento e processos radiativos envolvidos.

A.2.1 Equações básicas

Assume-se que existe no ADAF um campo magnético orientado aleatoriamente (tangled)

que está em equipartição com o gás, tal que esse campo exerce uma pressão magnética pm

sobre o plasma que é uma fração 1 − β da pressão total p:

p = pg + pm = ρc2
s , (A.7)

pg = βp, (A.8)

pm = (1 − β)p =
B2

8π
, (A.9)

onde pg é a pressão do gás e β relaciona-se com o parâmetro de plasma usual βplasma

através da relação βplasma = β/(1−β). A pressão de radiação não é considerada, já que ela

é despreźıvel (Narayan & Yi, 1995b).

Assume-se que as duas espécies que compõem o plasma totalmente ionizado, ı́ons e

elétrons, estão termalizadas em duas temperaturas distintas Ti e Te, tais que Ti ≫ Te. As
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duas espécies interagem entre si apenas através de forças de Coulomb e são continuamente

aquecidas pela dissipação viscosa. Uma fração significativa da energia térmica dissipada

por viscosidade é armazenada nos ı́ons e somenta uma fração δ da dissipação é transferida

para os elétrons. Como estes esfriam mais eficientemente que os ı́ons, os elétrons acabam

termalizando a uma temperatura mais baixa, dentro de uma escala de tempo menor que

o tempo necessário para que as duas espécies atinjam a mesma temperatura (que por sua

vez é maior que a escala de tempo de acreção, tacc). Esta hipótese 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 δ pode ser tão pequeno

quanto 10−3 – como nos modelos antigos para o ADAF (Narayan & Yi, 1995b, Narayan

et al., 1998) – e tão grande quanto 0.5, conforme estudos recentes têm explorado (Quataert

& Narayan, 1999, Yuan et al., 2003b, Sharma et al., 2007, Narayan & McClintock, 2008)

As equações básicas necessárias para descrever a dinâmica e a energética do ADAF

são as equações de Navier-Stokes, da continuidade e da conservação da energia. A dedução

da forma das equações mostradas abaixo pode ser encontrada em Frank et al. (2002),

Thompson (1972), Manmoto et al. (1997). As componentes radial e azimutal da equação

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

∂

∂R

(

Rρv2
R

)

+ R
∂

∂z
(ρvRvz) = −ρ

(

R
∂Φ

∂R
− v2

φ

)

− R
∂p

∂R
, (A.10)

∂

∂R

(

R2ρvRvφ

)

+ R
∂

∂z
(Rρvφvz) =

∂

∂R

(

R2σRφ

)

, (A.11)

levando em conta a contribuição da pressão magnética (A.9) criada pela força de Lorentz,

onde σRφ é a componente Rφ do stress tensor, que de acordo com a prescrição α pode ser

escrita como σRφ = αp e Φ é o potencial gravitacional adotado. Como o ADAF localiza-se

próximo ao buraco negro, a rigor teŕıamos que modificar as equações relevantes de acordo

com a relatividade geral, adotando uma métrica conveniente (Kerr ou Schwartzschild),

porém Paczynsky & Wiita (1980) demonstrou que podemos usar as equações Newtonia-

nas para descrever satisfatoriamente os efeitos da relatividade geral na dinâmica dos dis-

cos de acreção nas proximidades de um buraco negro de Schwarzschild (r > 2RS), desde

que modifiquemos o potencial gravitacional de Φ = −GM/r (potencial Kepleriano) para

Φ = −GM/(r − RS) (potencial pseudo-Newtoniano), onde r é o raio esférico. As únicas

desvantagens de tal aproximação é que ela não leva em conta os efeitos de frame dragging

causados pela métrica de Kerr (Misner et al., 1973).

A equação da continuidade

∂ρ

∂t
+ ∇ · (ρv) = 0 (A.12)
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pode ser escrita como
∂

∂R
(RρvR) + R

∂

∂z
(ρvz) = 0, (A.13)

que integrada na direção vertical implica

Ṁ = −2πRvRΣ = constante (A.14)

no caso em que não há perda de massa no ADAF, como no modelo clássico (Narayan & Yi,

1995b, Narayan et al., 1998) (onde Σ = 2Hρ é a densidade de coluna vertical de massa).

Por outro lado, avanços teóricos e computacionais demonstraram que somente uma parte do

gás suprido na parte externa do ADAF acaba atingindo o horizonte de eventos do buraco

negro, devido à perda de massa na forma de ventos/outflows ejetados da superf́ıcie do

ADAF, ou ainda devido à presença de convecção no escoamento que interromperia parte da

acreção. Estes resultados foram obtidos inicialmente através de trabalho anaĺıtico (Narayan

& Yi, 1994, Blandford & Begelman, 1999, Narayan et al., 2000, Quataert & Gruzinov, 2000)

e depois confirmados por simulações numéricas hidrodinâmicas e magnetohidrodinâmicas

(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 acreção passa a variar com o raio com a dependência

Ṁ = Ṁout

(

R

Rout

)s

, (A.15)

ao contrário da equação A.14, onde Ṁout é a taxa de acreção no raio externo do ADAF

Rout. Esta parametrização da taxa de acreção foi confirmada por simulações (Stone et al.,

1999, Igumenshchev et al., 2003) e é adotada na nossa modelagem. Seguindo os resultados

dessas simulações da dinâmica dos ADAFs, na nossa modelagem permitimos que o valor

de s possa variar no intervalo 0 < s < 1, levando em conta a incerteza na determinação da

quantidade de gás cuja acreção é interrompida pelos ventos e/ou convecção.

Para determinarmos Ti e Te necessitamos de uma equação de estado para o gás e

da equação de energia para cada espécie. A equação de estado para o gás pode ser escrita

como

pg = pi + pe =
ρk

µimH
Ti +

ρk

µemH
Te, (A.16)

onde pi e pe são as pressões do gás devido a ı́ons e elétrons, µi = 1.23 e µe = 1.14 são os

pesos moleculares médios das duas espécies correspondentes a abundâncias cósmicas, e mH

é a massa do átomo de hidrogênio. As relações termodinâmicas são

ρTj dsj =
1

γ − 1

(

dpj − γ
pj

ρ
dρ

)

, (A.17)
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onde j é o ı́ndice que indica ı́ons ou elétrons, sj é a entropia espećıfica de cada espécie e

γ = (8− 3β)/(6 − 3β) é o ı́ndice adiabático (Esin, 1997). As equações de energia para cada

espécie podem ser escritas como

qadv
i = ρTi

(

vR
∂si

∂R
+ vz

∂si

∂z

)

= (1 − δ)q+ − qie, (A.18)

qadv
e = ρTe

(

vR
∂se

∂R
+ vz

∂se

∂z

)

= δq+ + qie − q−rad, (A.19)

onde qadv
j = fjq

+
j representa a advecção de energia térmica por cada uma das espécies

(energia volume−1 tempo−1), q+ = σRφR∂Ω/∂R representa o aquecimento do plasma por

dissipação viscosa (Ω é a velocidade angular), q+
j é a energia que cada espécie recebe sepa-

radamente, fj representada a fração de energia advectada por cada espécie, qie são as trocas

energéticas entre as duas espécies por colisões Coulombianas, δ é a fração da energia térmica

depositada nos elétrons e q−rad representa o esfriamento do plasma mediante irradiação dos

elétrons.

A.2.2 Condições de contorno

Antes de calcular os processos radiativos e o espectro do escoamento, é necessário resol-

ver numericamente a estrutura global e a dinâmica do ADAF, que consiste em integrar as

equações A.10, A.11 e A.15 com condições 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 supersônica no raio sônico Rsonic

(“condição sônica”, que também é usada para obter a solução do escoamento de Bondi,

Frank et al. 2002). O código de Yuan não contém implementado o shooting method para

resolução das equações, ou seja, o usuário deve basicamente obter por tentativa e erro o

valor j para o qual a condição sônica é obedecida. Da mesma forma que a solução de Bondi

(ver §2.5 de Frank et al. 2002, particularmente a figura 2.1), nas proximidades de Rsonic a

solução ADAF é instável, o que torna consideravelmente dif́ıcil 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

solução ADAF, calculando automaticamente o autovalor que obedece a condição sônica.

Além da condição sônica, há três condições de contorno que devem ser obedecidas,

especificadas em termos das três variáveis do problema: Ti, Te e a velocidade radial v = vR

(ou equivalentemente a velocidade angular Ω) (Yuan et al., 2000). Seguindo Yuan et al.

(2008), quando o raio externo do ADAF é Radaf
out ∼ 104RS nós adotamos as condições de

contorno Tout,i = 0.2Tvir, Tout,e = 0.19Tvir e λout = 0.2, onde a temperatura de virial é

dada por Tvir = 3.6 × 1012(RS/R) K, λ ≡ v/cs é o número de Mach e cs é a velocidade
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do som adiabática. Quando Radaf
out ∼ 102RS nós adotamos as condições Tout,i = 0.6Tvir,

Tout,e = 0.08Tvir e λout = 0.5. Nós verificamos que se estas condições de contorno são

modificadas ligeiramente, o espectro resultante não varia significativamente.

A.2.3 Cálculo do espectro

Depois que a solução 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 (solução das equações A.16, A.18 e A.19). A etapa crucial na determinação do

espectro emitido pelo ADAF consiste em calcular q−rad, que depende dos processos radiativos

levados em conta na modelagem. Neste caso, os processos radiativos relevantes são emissão

de radiação śıncrotron, bremsstrahlung e espalhamento Compton inverso (Rybicki & Light-

man, 1979, Shu, 1991) dos fótons provenientes do próprio ADAF, de forma que podemos

escrever a relação

q−rad = q−synch + q−brems + q−Compton. (A.20)

O cálculo da luminosidade é feito integrando a emissividade ǫν do plasma sobre o volume

para cada frequência, sendo que ǫν depende dos processos radiativos considerados. O modelo

numérico implementado por F. Yuan para o cálculo 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 várias cascas concêntricas igual-

mente espaçadas em log(r). Os valores das variáveis dinâmicas relevantes do ADAF são

obtidos numericamente para cada casca. Os perfis de temperatura dos elétrons e ı́ons e o

valor de f são determinados iterativamente até que os seus valores satisfaçam as equações

(A.16), (A.18) e (A.19) para cada casca.

Dada a natureza não-local das interações radiativas, onde a radiação 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 radiação. Isto é feito usando o método itera-

tivo de espalhamento (iterative scattering method, Narayan et al., 1997, Manmoto et al.,

1997), válido 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 número de raios é gerado a partir de cada parte

do escoamento em todas as direções, e a trajetória desses raios é seguida, calculando-se

o espalhamento que esses raios sofrem pelas demais cascas. Dessa forma são calculadas

iterativamente as matrizes de probabilidade Pjk, cujos elementos dão a probabilidade de

que fótons emitidos pela casca j do ADAF sejam espalhados pela casca k. Em śıntese, o
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método iterativo garante que sejam computados adequadamente os efeitos do espalhamento

Compton da emissão śıncrotron no ADAF.

A figura A.2 mostra um espectro esquemático de um ADAF ao redor de um buraco

negro. Os parâmetros que descrevem o espectro emitido por um ADAF ao redor de um

buraco negro são M , Ṁ , α, β, δ, s, γ e RADAF, onde RADAF = Rtr é o raio externo até onde

o ADAF se prolonga, que coincide com o raio de transição entre o ADAF e o disco fino, β

é o parâmetro de plasma e γ é o ı́ndice adiabático. O raio interno do ADAF é dado pelo

raio da órbita estável mais próxima de um buraco negro de Schwarzschild, que corresponde

a 3RS. Conforme mencionamos na seção 3.2.4, nós adotamos α = 0.3, β = 0.9 e γ = 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 relativ́ıstico 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, Mészáros, 2002) e que também é utilizado na

modelagem da emissão dos jatos relativ́ısticos em AGNs (e.g., Spada et al. 2001, Nemmen

et al. 2006, Wu et al. 2007, Yuan et al. 2009) e binárias em raios X (Yuan et al., 2005).

A metodologia de cálculo do espectro é descrita em linhas gerais abaixo (para mais

informações, ver Spada et al. 2001, Yuan et al. 2005). Parte do gás no ADAF é transferido

na direção do jato, formando uma onda de choque estacionária na região do jato mais

próxima do buraco negro. Uma fração Ṁjet do material é transferida para o jato, no qual as

part́ıculas atingem velocidades relativ́ısticas. O jato é modelado como tendo uma geometria

cônica (Blandford & Konigl, 1979) com um semi-ângulo de abertura φ e um fator de Lorentz

global Γj (bulk Lorentz factor), que são constantes ao longo do jato. O ângulo de inclinação

do jato com relação à linha de visada é obviamente o mesmo ângulo i do disco de acreção

fino. A taxa de ejeção relaciona-se com a densidade através da equação

Ṁjet = πz2φ2ρ(z)vj , (A.21)

onde ρ(z) é a densidade de plasma no jato a uma distância z do buraco negro, medida num

referencial comóvel com o plasma, e Γj ≡
[

1 − (vj/c)
2
]−1/2

. A geometria do jato é ilustrada

na figura A.3.

A principal hipótese do cenário 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 à formação

de choques internos no jato (dáı o nome do modelo, ver figura A.3). A distância mı́nima

percorrida pelas camadas antes de uma colisão é z0 ∼ Γ2
jRS (Piran, 1999, Spada et al.,
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Figura A.2: Espectro esquemático de um ADAF ao redor de um buraco negro. S, B e
C denotam emissão pelos elétrons de radiação śıncrotron, bremsstrahlung e espalhamento
Compton inverso. A linha sólida corresponde a valores baixos de ṁ, enquanto a linha
pontilhada corresponde a ṁ ∼ ṁcrit, onde ṁcrit é a taxa de acreção na qual a solução
ADAF deixa de ser válida. A porção superior da figura mostra as regiões correspondentes
do escoamento de onde se origina a radiação, onde r = R/RS. Figura obtida de Narayan
et al. (1998).

2001). Os choques convertem a energia cinética do jato em energia interna das part́ıculas,

aquecendo o plasma no jato, amplificando o campo magnético e acelerando uma pequena

fração dos elétrons ξe a velocidades relativ́ısticas, que passam a seguir uma distribuição de

energias que é uma lei de potência de ı́ndice p. Dada a incerteza na f́ısica dos choques,

introduzimos dois parâmetros adimensionais que caracterizam a densidade de energia dos

elétrons acelerados e do campo magnético amplificado, ǫe e ǫB ; tais parâmetros quantificam a

fração 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 colisões internas no plasma, medida

no referencial comóvel com o jato, é dada por (Spada et al., 2001)

e2 = γ2n2mpc
2, (A.22)

onde γ2 =
[

(Γ2
j + 1)/2

]−1/2
é o fator de Lorentz do choque interno, n2 = (4γ2 + 3)n1 é a

densidade de part́ıculas após o choque e n1 é a densidade antes do choque calculada através

da equação A.21. Após passarem pelo choque interno, os elétrons passam a seguir uma

distribuição de lei de potência de densidades, dada por∗

npl(γe)dγe = Npl(p − 1)γcγ
−(p+1)
e dγe, (A.23)

para γe > γc (que é tipicamente a situação f́ısica no caso dos LLAGNs, Yuan et al. 2009),

onde

Npl = ξen2γ
p−1
min (A.24)

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

elétrons, obtido a partir da relação trad = tdyn na qual

trad =
3

4

8πmec

σT γcβ2
eB2

(A.25)

é a escala de tempo de resfriamento dos elétrons e tdyn = z/c é a escala de tempo dinâmico

do jato (Yuan et al., 2005). Logo, a condição γe > γc corresponde à situação na qual

trad < tdyn. γmin está associado à energia interna dos elétrons logo após serem acelerados

no choque interno, e pode ser calculado usando as condições de Hankine-Hugoniot (Frank

et al., 2002) que resultam na equação (Yuan et al., 2002b, 2005)

Nplmec
2 p − 1

p − 2
γ2−p
min = ǫeUsh, (A.26)

onde Ush = (γ2 − 1)n2mec
2 é a energia interna do choque interno. A equação acima resulta

em

γmin = (γ2 − 1)
p − 1

p − 2

mp

me

ǫe

ξe
. (A.27)

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

B2

8π
= ǫBUsh = ǫB(γ2 − 1)n2mpc

2. (A.28)

∗Cabe aqui fazer uma distinção entre o bulk Lorentz factor Γj , medido no referencial do observador, e o
fator de Lorentz “aleatório” γe, medido no referencial comóvel com o jato (Spada et al., 2001).
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A maior parte dos elétrons no jato retém uma distribuição de velocidades Maxwel-

liana, cuja temperatura é calculada a partir das condições de Hankine-Hugoniot aplicadas

na onda de choque estacionária formada na região de transição entre o ADAF e o jato

(ver figura A.3). Como o espectro do jato não possui dependência considerável em Te e Ti,

pois a emissão é completamente dominada por elétrons não-termalizados, nós adotamos por

simplicidade Ti = 6.3 × 1011 K and Te = 109 K nos nossos cálculos do espectro do jato.

Figura A.3: Ilustração da estrutura do jato, mostrando a posição do choque interno (loca-
lizado a uma distância z0 ∼ Γ2

jRS) e da onda de choque que se forma devido ao desvio da
trajetória do gás do ADAF na direção do jato. Figura obtida de Yuan et al. (2003a).

Dois processos radiativos contribuem para o espectro cont́ınuo do jato: radiação

śıncrotron e espalhamento Compton inverso atuando nos próprios fótons provenientes do

efeito śıncrotron do jato (“śıncrotron auto-Compton”, do inglês synchrotron self-Compton).

Nós consideramos apenas a emissão śıncrotron no cálculo do espectro, pela seguinte razão.

Wu et al. (2007) demonstrou que quando o valor de Ṁjet é muito pequeno (Ṁjet ≪ 0.01ṀEdd

tipicamente), como é o caso dos LLAGNs estudados neste trabalho, a razão entre a densidade

de energia dos fótons e a densidade de energia do campo magnético é muito pequena. Nestas

condições, a emissão śıncrotron auto-Compton no jato é varias ordens de magnitude menor

que a emissão śıncrotron.

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

do jato, integrando a função fonte

Sν =
jth + jpl

κth + κpl
, (A.29)
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onde j e κ neste contexto são os coeficientes de emissão e absorção dos elétrons em distri-

buições térmicas (sub-́ındice th) e não-térmicas (sub-́ındice pl), apropriados para a radiação

śıncrotron (Rybicki & Lightman, 1979, Shu, 1991, Spada et al., 2001) levando em conta efei-

tos relativ́ısticos (e.g., beaming). A forma esquemática do espectro resultante é ilustrada

na figura A.4. A parte do espectro que abrange o rádio é causada pela emissão śıncrotron

auto-absorvida que origina-se nas regiões do jato distantes do local onde ocorre o choque

interno (z ≫ z0), e a forma aproximada desta porção do espectro é dada por Lν ∝ ν0

(espectro plano). A parte da radiação que abrange altas energias (raios X) ocorre na região

imediatamente após o choque interno (z ∼ z0), e a forma do espectro é dada por Lν ∝ ν−p/2.

Os parâmetros para cálculo do espectro do jato correspondem a M , Ṁjet, p, ǫe, ǫB ,

Γj, i e ξe. Como mencionamos na seção 3.2.3, para fins de cálculo do espectro nós fixamos os

parâmetros Γj = 2.3, i = 30◦ e ξe = 10% seguindo outros autores (Nemmen et al., 2006, Wu

et al., 2007), a não ser que para um determinado objeto existam estimativas observacionais

independentes de i ou Γj.

Figura A.4: Forma esquemática do espectro emitido pelo jato e as diferentes partes do
espectro.
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Apêndice B

Ajustes das SEDs dos LINERs

No caṕıtulo 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 apêndice, apresentamos os ajustes

das SEDs dos 13 LINERs que não foram discutidos naquele caṕıtulo. As tabelas B.1 e B.2

mostra os parâmetros dos ajustes dos modelos teóricos para cada galáxia e as figuras que

seguem apresentam as modelos para cada SED bem como as observações.

Para cada objeto há tipicamente três ajustes diferentes, que correspondem a três clas-

ses de modelos conforme discutimos no caṕıtulo 3: ADX (“ADAF-dominated in X-rays”),

no qual o ADAF domina a emissão raios X; JDX (“jet-dominated in X-rays”), no qual o

jato domina completamente a emissão raios X; e MW (“Milky Way”), que corresponde ao

modelo no qual fixamos os parâmetros δ = s = 0.3, inferidos por Yuan et al. (2003b, 2006)

a partir da sua modelagem da SED de Sgr A*, o núcleo da nossa galáxia.
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Galáxia Modelo m i (◦) ṁout rtr δ s ṁjet p ǫe ǫB Pjet

NGC 4143 JDX 2 × 108 30 2.5 × 10−3 70 0.01 0.8 1.4 × 10−6 1.6 0.03 0.1 1.9 × 1042

NGC 4143 ADX 2 × 108 30 2.5 × 10−3 70 0.1 0.76 1.2 × 10−7 2.2 0.03 0.1 1.6 × 1041

NGC 4143 MW 2 × 108 30 5 × 10−4 30 0.3 0.3 8 × 10−7 2.3 0.09 4 × 10−4 1.1 × 1042

NGC 4278a JDX 4 × 108 3 4 × 10−4 30 0.3 0.7 9 × 10−6 1.6 10−3 0.9 1043

NGC 4278 ADX 4 × 108 3 7 × 10−4 40 0.01 0.18 3.5 × 10−6 2.3 10−3 0.01 4 × 1042

NGC 4278 MW 4 × 108 3 4 × 10−4 30 0.3 0.3 5 × 10−6 1.7 10−3 0.9 5.7 × 1042

NGC 4374 JDX 7.9 × 108 30 1.5 × 10−4 30 0.3 0.3 1.6 × 10−6 2.2 9 × 10−3 8 × 10−3 8.4 × 1042

NGC 4374 ADX 7.9 × 108 30 3.95 × 10−4 150 0.01 0.1 4 × 10−7 2.4 0.01 0.1 2.1 × 1042

NGC 4374 MW 7.9 × 108 30 1.5 × 10−4 0.01 0.1 3.3 × 10−6 2.2 4 × 10−3 8 × 10−3 1.7 × 1043

NGC 4579 JDX 6.3 × 107 45 0.021 150 0.01 0.6 1.3 × 10−4 1.8 0.12 2 × 10−5 5.5 × 1043

NGC 4579 ADX 6.3 × 107 45 0.021 150 0.01 0.2 1.4 × 10−5 2.2 0.0115 8 × 10−3 6 × 1042

NGC 4579 MW 6.3 × 107 45 2.5 × 10−3 100 0.3 0.3 9 × 10−5 2.1 0.35 8 × 10−5 3.8 × 1043

NGC 4736 JDX 1.3 × 107 30 9 × 10−3 100 0.01 0.8 1.3 × 10−6 1.6 0.045 0.1 1.1 × 1041

NGC 4736 ADX 1.3 × 107 30 9 × 10−3 100 0.01 0.56 7.5 × 10−7 2.2 0.01 0.01 8 × 1040

NGC 4736 MW 1.3 × 107 30 10−3 30 0.1 0.5 4.6 × 10−7 2.2 0.12 9 × 10−3 4 × 1040

Notas:
(a) O fator de Lorentz adotado para este objeto é Γj = 1.5 (Giroletti et al., 2005).

Tabela B.1: Parâmetros utilizados na modelagem das SEDs dos 5 LINERs restantes do grupo A. O significado f́ısico destes parâmetros
é descrito na seção 3.2.
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Galáxia Modelo m i (◦) ṁout rtr δ s ṁjet p ǫe ǫB Pjet

NGC 1553a JDXb 7.9 × 107 30 10−4 104 0.3 0.3 2 × 10−6 1.9 0.1 0.1 1042

NGC 1553 ADX 7.9 × 107 30 2.5 × 10−3 104 0.3 0.3 7 × 10−7 2.5 0.1 0.08 3.7 × 1041

NGC 2681 JDX 1.3 × 107 30 Sem ADAF 5 × 10−7 2.1 0.2 0.1 4.3 × 1040

NGC 2681 ADX 1.3 × 107 30 7.5 × 10−3 104 0.01 0.3 10−7 2.5 0.1 0.1 8.7 × 1039

NGC 2681 MW 1.3 × 107 30 1.8 × 10−3 104 0.3 0.3 5 × 10−7 2.3 0.1 0.01 4.3 × 1040

NGC 3169 JDX 6.3 × 107 30 Sem ADAF 3 × 10−5 2.8 0.99 1.5 × 10−7 1.3 × 1043

NGC 3169 ADX 6.3 × 107 30 0.015 100 0.01 0.3 2.5 × 10−6 2.2 0.01 0.01 1042

NGC 3169 MW 6.3 × 107 30 2 × 10−3 100 0.3 0.3 1.3 × 10−5 2.3 0.2 10−5 5.5 × 1042

NGC 3226 JDX 1.3 × 108 30 Sem ADAF 10−6 2.2 0.5 2 × 10−3 8.7 × 1041

NGC 3226 ADX 1.3 × 108 30 5.5 × 10−3 100 0.01 0.3 5 × 10−7 2.3 0.1 0.01 4.3 × 1041

NGC 3226 MW 1.3 × 108 30 10−3 100 0.3 0.3 10−6 2.3 0.4 10−3 8.7 × 1041

NGC 3379 JDX 1.6 × 108 30 Sem ADAF 2 × 10−9 2.05 0.2 0.15 2.1 × 1039

NGC 3379 ADX 1.6 × 108 30 6.5 × 10−4 104 0.01 0.3 Sem jato
NGC 3379 MW 1.6 × 108 30 3 × 10−4 104 0.1 0.3 8 × 10−10 2.2 0.2 0.15 8.6 × 1038

NGC 4457 JDX 7.9 × 106 30 Sem ADAF 1.1 × 10−6 2.01 0.3 0.01 5.8 × 1040

NGC 4457 ADX 7.9 × 106 30 2.2 × 10−3 104 0.1 0.3 4 × 10−7 2.5 0.05 0.01 2.1 × 1040

NGC 4457 MW 7.9 × 106 30 1.7 × 10−3 104 0.1 0.3 2 × 10−7 2.3 0.25 0.01 1.1 × 1040

NGC 4494a JDX 3.4 × 107 30 Sem ADAF 10−6 2.01 0.6 10−3 2.3 × 1041

NGC 4494 ADX 3.4 × 107 30 6.5 × 10−3 104 0.01 0.3 10−7 2.3 0.1 0.01 2.3 × 1040

NGC 4494 MW 3.4 × 107 30 1.4 × 10−3 104 0.3 0.3 2 × 10−7 2.5 0.6 0.01 4.6 × 1040

NGC 4548a JDX 3.4 × 107 30 Sem ADAF 1.5 × 10−6 2.2 0.1 0.01 3.4 × 1041

NGC 4548 ADX 3.4 × 107 30 8 × 10−3 104 0.01 0.3 5 × 10−7 2.5 0.1 0.01 1.1 × 1041

NGC 4548 MW 3.4 × 107 30 1.5 × 10−3 104 0.3 0.3 10−6 2.5 0.3 10−3 2.3 × 1041

Notas:
(a) Luminosidade em rádio (5 GHz) estimada usando a correlação dada pela equação 3.6 de Merloni et al. (2003).
(b) Este modelo não ajusta bem a emissão rádio.

Tabela B.2: Parâmetros utilizados na modelagem das SEDs dos 8 LINERs do grupo B. O significado f́ısico destes parâmetros é
descrito na seção 3.2. Nos campos da tabela onde está escrito “sem ADAF” ou “sem jato”, não implica que o ADAF ou o jato não
estejam presentes fisicamente no escoamento, apenas que sua emissão não 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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Apêndice C

Artigos publicados

Este apêndice lista as três publicações que resultaram do trabalho descrito nos caṕıtulos 2

e 4:

• Nemmen et al. 2007, in The Central Engine of AGN, ed. L. C. Ho, J. M. Wang

• Nemmen et al. 2007, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 377, 1652

• Okamoto, Nemmen & Bower. 2008, Monthly Notices of the Royal Astronomical Soci-

ety, 385, 161

Para obter a versão eletrônica destes artigos, basta acessar por exemplo o endereço eletrônico

http://adsabs.harvard.edu/ ou http://arxiv.org/.

O conteúdo do caṕıtulo 3 será inclúıdo num artigo que encontra-se atualmente em

estágio de preparação.
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[138] KÖRDING, E. G.; JESTER, S.; FENDER, R. Accretion states and radio loudness

in active galactic nuclei: analogies with X-ray binaries. Monthly Notices of the

Royal Astronomical Society, v. 372, p. 1366–1378, Nov. 2006.
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