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1 Buracos Negros

1.1 Introducao

Num artigo enviado em 1783 pardhilosophical Transactionda Royal Society
o reverendo e gedlogo britanico John Michell argutme que corpos com um raio 500
vezes superior ao do Sol e com uma densidade agusiiperior a deste ndo deixariam,
em virtude da sua atraccao gravitacional, os seiFips raios de luz escaparem sendo
assim invisiveis aos nossos sentidos (e.g. Lynd=#h2B02}.

Michell pensou em termos de velocidade de escapeégtanto maior quanto
maior for a massa do corpo (planeta, estrela,.tgnéo maior quanto menor for o
respectivo raio. Embora no caso da Terra o seu s&j@a de apenas 11kihsnuma
estrela de neutrdes pode atingirxL&kms’, ou seja, metade da velocidade da luz.
Jogando com os valores do raio e da massa podenamgnar (como Michell) uma
estrela cuja velocidade de escape seja superituzdEssa estrela ndo seria visivel por
um observador distante.

Esta foi uma espectacular previsdo de uma dasipdagles dos buracos negros:
aprisionar a luz e ser invisivel. Todavia estasekst escuras nao correspondem
exactamente a definicdo actual de buraco negrocbhpo capaz de aprisionar a sua
propria luz ndo pode ser descrito pela teoria daigrgdo de Newton. Em 1915 Albert
Einstein apresentou uma nova teoria, actualmersigrgeda poileoria da Relatividade
Geral (TRG), aplicavel nessas situagoes.

Algumas provas experimentais da TRG foram surgcaa o decorrer dos anos.
Um eclipse total do Sol (1919) permitiu confirmaregeste desvia os raios de luz
provenientes de estrelas distantes e que, além digsgulo de desvio estava de acordo
com o previsto. O avanco do periélio do planetaddieo € outra prova experimental da
TRG. A descoberta de imagens multiplas dequasar(1980) veio validar a previsdo
da existéncia de lentes gravitacionais avancad&ipstein.

Pouco tempo decorrido ap6s a publicacdo da TR, &warzschild chegou,

! Numa monografia publicada em 1795, intitul&iestéme du Mona, astrénomo e matematico francés
Pierre Laplace também descreveu a ideia de estralasveis recorrendo, embora sem o referir, aos
mesmos argumentos de Michell (e.g. Lynden-Bell 2002
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baseando-se na mesma, a solugcdo para o campoicgraeit torno de uma massa

esférica (Seccéo 1.2.1). Este resultado permisardeer o campo em torno de estrelas
como o Sol ou ainda em torno de estrelas mais cclapaomo as anads brancas e
estrelas de neutres em relacdo as quais os efeitdivistas sdo mais relevantes. O
que ndo ficou imediatamente evidente é que ess&dmlcomportava também a

descricdo de um objecto bem mais exoticburaco negro

Os buracos negros séo objectos previstos pela Ne@ntanto, eram objectos de
tal forma fora do comum que, na falta de qualgwatéamcia da sua existéncia, o seu
estudo néo foi muito motivador ao longo de muitossa Apenas a descoberta de outros
objectos exo6ticos como os quasares (1963) e adasstie neutrbes (1967) veio reavivar
0 entusiasmo e o interesse pelo estudo dos bunagoss.

Desde entdo tém sido identificados vadasdidatos a buraco negr&m termos
de massa, estes vdo desde os buracos negrosesstelafM (Seccdes 3.3 e 3.4),
espalhados pela nossa galaxia, até aos super buragms 1910"°M (Seccédo 3.1)
presentes nos nucleos de algumas galaxias inclandossa. Toda esta seleccdo de
candidatos é feita a partir de observagdes indisg@eccao 1.4).

No plano teérico conseguiram-se nas Ultimas décgdawles desenvolvimentos
sobre as propriedades dos buracos negros e sotierarcdo dos mesmos com 0 meio
envolvente. Um dos resultados tedricos mais faptésaaponta para a emissao de
radiacdo por buracos negros (Seccdo 2.1). Estacéali designada por radiagdo de
Hawking, inclui ondas electromagnéticas, ondas i@wnais e, no caso de buracos
negros de menor massa, particulas com massa (S2e)aéd emissdo de radiacdo de
Hawking leva & evaporacdo do buraco negro (Secé&goNa fase final da evaporacéo
sdo emitidas grandes quantidades de raios gama qusto intervalo de tempo
assistindo-se, assim, a exploséo do buraco negog&s 2.6).

A motivacdo deste trabalho consiste em analisaossiipilidade de deteccéo
directade buracos negros (dentro dos limites técnicosaejta partir da componente
electromagnética da radiacdo emitida pelos mesRi@tende-se averiguar quais 0s
buracos negros mais favoraveis para a deteccade@nos de distancias) e quais as

bandas do espectro mais favoraveis para a observaca
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1.2 Propriedades

1.2.1 Buracos negros de Schwarzschild

A solucéo de Schwarzschild resulta da resoluca@gaacdes do campo no vacuo
para um espago-tempo com simetria esférica. Ektg&ncontém a descrigdo exacta de
um buraco negro sem carga e sem rotalgéaco negro de Schwarzschild métrica
correspondente, também conhecida pogtrica de Schwarzschjldé normalmente

escrita, em coordenadas esféricas, como se segud'(gverno 1992):

(,_2m) ., 1 2 29M2 2 i 2n 142
dsz—(l ; jdt 1_2ﬂdr r*d®” - r’sin°Bdd (L.1)
r
ondet é otempo-coordenada representa um intervalo éspaco-tempe:
GM

surge como uma constante de integracao das equag@@snpo. AquG é a constante
de gravitacdo universat, é a velocidade da luzM é a massa criadora do campo. E
usual o recurso anidades geometrizadande G=c=1. E importante notar quéem as
dimensdes de uma distancia.

A métrica (1.1) apresenta singularidades nos pantd® r=2m. No caso r=2m é
possivel mostrar que a singularidade correspondaibeé real, ou seja, ndo é uma
singularidade fisica (e.g. d' Inverno 1992). Detdaanediante uma transformacgéo
adequada de coordenadas € possivel remover egtdasidade. No caso r=0 ndo é
possivel estabelecer qualquer transformacdo dedecadas capaz de remover a
singularidade. Estamos perante uma singularideale Aesuperficie r=2m corresponde
ao chamaddorizonte de acontecimentds buraco negro. O raio de um buraco negro

deste tipo, também designado paip de Schwarzschilé dado por:

2GM
r,=2m= v (2.3)
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Singularidade

— Horizonte de acontecimentos
Figura 1.1 -Estrutura do buraco negro de Schwarzschild

Ao ponto r=0 chamamosingularidadedo buraco negro. Se extrapolarmos as
solucbes das equacbes do campo para o interioudad negro, verifica-se que elas
acabam por quebrar na singularidade. Uma vez delséhy uma teoria quéntica da
gravitacdo, talvez se possa substituir a ocorréeiama singularidade por um estado
da matéria que agora desconhecemos. Seja commdopresente estudo, estamos
interessados apenas em processos que ocorrem dodéadora do horizonte de
acontecimentos e, portanto, longe da singularidanlde a TRG € valida sem qualquer
restricdo. Na Figura 1.1 esta representada a @strdd buraco negro de Schwarzschild.

Com os coeficientes da métrica (1.1) construimtensor métriconaforma covariante

2m 2m\™
Joo :1_7; O = _(1_Tj v 0= -r?

Us3 =-r°sin’6; g, =0, i #]

(1.4)

onde os indices 0, 1, 2 e 3 correspondem, respagnte as coordenadas, fe ¢. O

tensor métrico néorma contravariant®btém-se a partir da relacéo:

> (0,9")=5, (1.5)

a=0

onde 6} representa &uncao delta de KroneckeNo caso da métrica de Schwarzschild

temos:



Buracos Negros 5

(1.6)

1.2.2 Geodésicas no espaco-tempo de Schwarzschild

O trajecto mais curto entre dois pontos do espagmpd designa-se por linha
geodésica As particulas livres deslocam-se sempre seguiaslogeodésicas. As
equacOes das geodésigasdem obter-se a partir deagrangeande.g. Chandrasekhar
1983):

dr)’
_1(, 2m dtz_(dr)_zdez_z.z dep’ 17
r

onder corresponde ao tempo proprio (tempo medido poohservador no referencial
da particula) & corresponde ao tempo coordenada (tempo medidarparbservador
distante). No caso dos fotbesgevera ser interpretado como um parametro afim.

No espago-tempo de Schwarzschild as geodésicasdesaritas num plano
invariante (e.g. Chandrasekhar 1983). Vamos esggbe exemplo, o plané=90°.

O facto do Lagrangeano (1.7) ndo depender exptieitde das coordenadas ¢

conduz aos seguintes integrais do movimento:

2m ) dt
P=—9% = —|—==E
t a(dtj ( I’Jdt (2.8)
dr
oL der
P =- 8 =—r2X=L
it i &9
dr

Podemos interpretd como sendo a energia da particula@mo a componente

do momento angular segundo um eixo normal ao plarariante (tudo por unidade de
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massa). Considere-se também o momento radial:

a(drj 1-2m de '
dr r

O facto do Hamiltoneano coincidir com o Lagrange@ng@. Chandrasekhar 1983)
e ndo depender explicitamente do tempo coordenalduz a um terceiro integral do

movimento,d, tal que:

gdt_derpdr_g (1.11)
dr dr dr
O valor ded pode ser escalonado de forma a ser zero para oo defotdes
e igual a unidade para o movimentopdeticulas materiaige.g. Chandrasekhar 1983).

Substituindo (1.8), (1.9) e (1.10) em (1.11) obteraseguinte equagéo radial:

ar)® 2 (,_2m L
(d_rj - (1 rj(f”rzj (1.12)

Se, nesta equagdo, interpretarmos o membro do dagoerdo como sendo a

energia cinética da particul&E8como a sua energia total, entdo:

vz(r):(l—szj{m'r‘—jj (1.13)
sera a respectiva energia potencial (tudo por deidke massa). O movimento s6 sera
permitido quando for V2 A partir desta condicdo podemos tirar uma sége d
conclusdes sobre o tipo de geodésicas permititdop t@os fotdes como as particulas
materiais, nas imediagdes de um buraco negro degseschild.

Consideremos entdo um fotdo que, partindo do tofimiesloca-se em direccdo a
um buraco negro de Schwarzschild. Se este segurtrajectoria radial (Secgdo A.1)
entdo, visto ndo existir qualquer barreira de poémo seu caminho, acabara sendo

capturado. Se, por outro lado, 0 seu movimentof@ména direcgéo radial entdo o fotao
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segue uma geodésica curvilinea condicionada por han@ira de potencial (Seccao
A.3). Se a energia do fotdo for suficiente paraceera barreira entdo este avanca em
direccdo ao horizonte de acontecimentos e € cajmur@aso contrario o fotdo é
reflectido pela barreira de potencial, escapand@ jpnge (Figura A.3).

E também permitida aos fotbes uma geodésica circkia, situada em r=3m,
corresponde ao pico da barreira de potencial. Aerfigie esférica de raio r=3m é
designada porotosfera Fotdes, provenientes do infinito, cuja energig sgual ao
potencial em r=3m, descrevem uma geodésica espijalcurva tende para o circulo
r=3m. A Orbita r=3m é no entanto instavel. Um fotfie@ permanec¢a durante algum
tempo nessa 6rbita acabara mais cedo ou maisgarder capturado pelo buraco negro
ou por escapar para o infinito.

No caso das particulas materiais o tipo de gecakegiermitido esta condicionado
pelo valor do integral (Seccbes A.2 e A.4). O caso mais interessanteeocprando
12nf<L? Neste caso o potencial (1.13) apresenta doiserrs relativos

correspondentes aos pontos:

L? 12m?

rmax=%(1— 1- |_2 ] (114)
L2 12m?

rmin :%[l‘l‘ 1- |_2 } (115)

Uma particula material abandonada do infinito patdgmendendo da sua energia,
acabar sendo capturada pelo buraco negro ou rdégutla barreira de potencial para
longe. Existe, como acontecia para os fotdes, uewalésica circular instavel. O seu
raio, dado por (1.14), oscila, consoante o valdr,dntre o3me 6m Existe ainda uma
geodésica circular estavel cujo raio, dado por5)l.& superior &m Sdo também
permitidas geodésicas elipticas estaveis (Figuda A.

A equacgdo que relaciona as coordenadasg pode escrever-se, introduzindo
(2.9) em (1.12), na forma:

2
dr r*  2mr
— | =|E2-8)—+—-0-r2+2mr 1.16
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1.2.3 Desvio gravitacional para o vermelho

Consideremos um buraco negro de Schwarzschild dsanmae uma particula
material de coordenada radigb2m. Vamos supor que essa particula emite luz de um
dado comprimento de onda e que alguns desses daidgsz sdo captados por um
observador distante de coordenada ragf;.r O periodo de emissdo em termos de
tempo préprio, que designaremos plar, relaciona-se com o periodo de emissdo em
termos de tempo-coordenada, que designaremos pa@atrdives da seguinte relacéo (e.
g. Berman & Gomide 1987):

De modo analogo, o periodo de recepcdo, em terneosechpo préprio, que
designaremos paiz, relaciona-se com o periodo de recepcdo em tedadsmpo-

coordenada, que designaremos pgrattavés da seguinte relacéo:

Como o espaco-tempo de Schwarzschild é estaticel@sentos do tensor métrico
(1.4) ndo dependem explicitamente do tempo) ficsdit (e.g. d'Inverno 1992).

Relacionando as duas expressdes anteriores obtemos:

_2m
car, _ r,

onde A; e A, sdo os comprimentos de onda registados no monaenemissédo e da
recepcao respectivamente. Se supusermos,gug entdo o numerador do lado direito

desta expressao pode ser substituido pela unidzohel6:
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2m (1.17)

A medida que a particula se aproxima do buracoonegrvalor deAd, vai
aumentando progressivamente. O observador distagista assim undesvio para o
vermelhono comprimento de onda da luz emitida pela pdaidtsse desvio vai ficando
cada vez mais acentuado tornando-se infinito solrerizonte de acontecimentos. Diz-
se que r=2m é uma superficie de desvio para o Veoniefinito. Por seu turnol;
permanece sempre constante pois corresponde acaioc@nid de onda, de emissdao,

medido no referencial da particula.

1.2.4 Conversao de massa em energia radiativa

Resolvendo (1.15) em ordemlLA e substituindo o resultado na equacéo radial
(1.12) obtemos, no caso das geodésicas circularagparticulas com massa, a seguinte

expressédo para o integral da energia:

No caso da ultima orbita circular estavel (r=6maexpressao toma o valor:
E6m = §
pelo que a energia de ligacao, por unidade de mpasauma particula nessa orbita é:

E;, = E. —Eqn :1—\E =~5.72%
9

Esta é a fraccdo de energia da particula liberntadendo esta, inicialmente em
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repouso no infinito (V=E=1), descreve um movimegs$piral em direccdo a um buraco
negro de Schwarzschild, até & orbita circular e$ténais interior (caindo depois em
direcgdo ao horizonte de acontecimentos). Estadaxeonversdo de massa em outras
formas de energia é muito superior & das reacqfideares no seio das estrelas, a qual
ronda apenas 0s 0.9% (no maximo), quando se dawersdo H-Fe (e.g. Shapiro &
Teukolsky 1983).

1.2.5 Captura de particulas
A secgdo de choqupara a captura de uma particula material provéenidn

infinito, por um buraco negro, € dada por (e.g.p8ba% Teukolsky 1983):

2

Gcap = nbmax

onde bmax € 0 valor maximo que parametro de impactob, pode ter para que a
particula seja capturada. Se o parametro de imparctmlo, temos uma captura frontal,
e se for superior &mnax N80 ocorre captura. O parametro de impacto é rdetado,
como se depreende da Figura 1.2, pela expressao:

b=lim, _rsin(e}=rer (1.18)

Quando £ podemos desprezar os termos de ordem inferidrre equacéo
(2.16) ficando:

dr 2_ AL
&) =G

Introduzindo nesta equacao o resultado (1.18) vem:
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Particula
Figura 1.2 -Parametro de impactopara uma particula com uma trajectoria ¢¥rfa vizinhanca de um

buraco negro de mashh(adaptado de Shapiro & Teukolsky 1983).

Quando o a funcdo potencial, dada pela expressado (1.1Bjetgara a
unidade. Podemos, assim, interpreB&r1l como a energia cinética da particula no

infinito. Considerando que a velocidade da paricd infinito é v, temos a relagdo:

Se for w<<1 (particula ndo relativista) entdo temasl ENesse caso para haver
captura o valor maximo da barreira de potencigla,Viera de ser inferior a unidade.
Como Vma=l para L=4m (e.g. Shapiro & Teukolsky 1983) tentpge qualquer
particula com L<4m sera capturada pelo buraco nemis, para essa particula, ndo
existe barreira de potencial que a reflicta. Camudo este facto com a expressao

anterior resulta:

0 gque nos permite escrever, para a sec¢ao de ghogupressao:

_ 47t(2m)2 _ Anr?

(1.19)

[ 0



Buracos Negros 12

Figura 1.3 - Angulo entre a direcgéio de propagacdo de um ®tialireccdo de’vnum dado ponto P
(adaptado de Shapiro & Teukolsky 1983).

1.2.6 Angulo de captura de fotdes

Sejay o angulo entre a direccdo de propagacédo de ura étidireccao radial,
num dado pontd®, como se mostra na Figura 1.3. Atendendo a queumidades
geometrizadas a velocidade da luz é igual a unjdasleomponentes da velocidade,

num referencial local, podem ser escritas como:

v’ =sin(y) (componergazimutal)
v' :cos(\y) (componergradial)

Por outro lado, do ponto de vista de um observimal, a componente azimutal
da velocidade € dada por (e.g. Shapiro & Teukol€8B):

Vo= sin(\p)=£(1—2—mj (1.20)

onde estamos a considefat/E. A equagédo (1.12) pode escrever-se, para o caso do

fotbes, do seguinte modo:

ﬁ 2:L_Z—VZ:L_Z— 1—2_m L_2
dv) 2 " f2 ro)r? (1.21)
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k\ 67 45¢

am drp Ern

Figura 1.4 - Captura de fotdes por um buraco negro de Schwaldsdo ponto de vista de um
observador local. Os fotdes emitidos de cada p(attoissar) para o interior da regido a cinzento sdo
capturados (e.g. Shapiro & Teukolsky 1983)

ondev é um parametro afim\é é dado por (1.13) codO0.

O potencial efectivd/; € maximo quando r=3m, ou seja, no ponto, corredEue
a Unica geodésica circular permitida aos fotbes¢@e 1.2.2). Fazendo na equacao
(1.21) r=3m resulta:

f=3/3m (r=3m) (1.22)

Um fotdo, proveniente do infinito, serd capturagéfer inferior ao valor anterior
e seré reflectido sefor superior a esse valor. O paramédtéoclaramente um parametro
de impacto.

Assim, conjugando (1.20) com (1.22), resulta quepdato de vista de um
observador local, um fotéo, deslocando-se em diee@ buraco negro {lecrescente),

pode escapar a captura apenas se se verificada@on

sin(y) > (1.23)

il on)

r r

Em r=6m um fotéo, deslocando-se em direc¢cdo aocbunagro, pode escapar
apenas quandp>45° (Figura 1.4) e em r=4m quangio67°. Em r=3m ja ¢>90° pelo
gue o fotdo j& ndo pode escapar. Isto significasfl®% da luz radiada por um emissor

isotrépico situado sobre a rotosfera (Secgdo 1&€i@emediavelmente capturada.
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1.2.7 Outros tipos de buracos negros

Quando se da a formacdo de um buraco negro, sefgupgrocesso for, € apenas
retida informac&o acerca da massa, carga eléetrinamento angular. Qualquer outra
informacéo relativa ao corpo que originou o buraegro (e.g. forma geométrica, tipo
de matéria, campo magnético) é completamente radiada longe ou simplesmente
engolidd. No caso de a carga eléctrica e 0 momento angek@m nulos temos um
buraco negro caracterizado apenas pelo valor danagaa. Estes buracos negros, ditos
de Schwarzschild, ja foram discutidos na Seccabl.2.

Caso exista, para além da massa, uma quantidadeitzéde carga eléctrica entdo
dizemos que temos um buracegro de Reissner-NordstrérA métrica para este tipo
de buracos negros escreve-se, em coordenadascasfama forma (e.g. d' Inverno
1992):

2
4 =(1—2—m +8—jdt2 L 4 —r2de? —r2sin? 0de?
1

roor? _2m ¢
ror?

ondem continua a ser, como na solu¢do de Schwarzsehitthssa geometrizadE é a
carga eléctrica escrita também em unidades geaadas. Note-se que quangd o
elemento de linha anterior reduz-se a métrica dev&zschild (1.1). A solucdo de
Reissner-Nordstrom apresenta uma Unica singulaideaal para r=0. A singularidade
associada a@1;=0 é apenas aparente podendo ser removida mediardeesoolha
conveniente de coordenadas (e.g. d' Inverno 199Rprizonte de acontecimentos para

este tipo de buraco negro € determinado resolversdpuacéo (e.g. d' Inverno 1992):

1 _ 1 2m ¢
2
O rr

(onde d* é determinado com a ajuda da express&o 1.5). &cdquem duas solucdes:

2 Este facto levou o fisico tedrico John Wheeler afguir a célebre frase "Black holes have no hatty.( Novikov
1995)
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=0

Figura 1.5 - Estrutura interna de alguns buracos negros desigidNordstrom. Em cada caso foram
indicados os dois horizontes de acontecimemtos,r., e a singularidade O buraco negro da esquerda

tem carga nulac€0) e por isso é na realidade um buraco negro tev@eschild. Por sua vez o buraco

negro da direita tem a carga maxima permitigam) e por isso diz-se que é um buraco negro de
Reissner-Nordstrom extremo.

r, =m++m?-g?

Num buraco negro de Reissner-Nordstrom existem doiszdmes de
acontecimentosr{ e r,. O horizonte de raio., mais exterior, € semelhante ao dos
buracos negros de Schwarzschild. Quagwdy r. é nulo e r=2m. Por ouro lado quando
€=m os dois horizontes coincidem (séo iguams) & dizemos, nesse caso, que temos um
buraco negro de Reissner-Nordstrom extremda Figura 1.5 estdo representadas as
estruturas de alguns buracos negroReissner-Nordstrom

Se, para além da respectiva massa, o buraco negrartbxémento de rotacao e
for electricamente neutro temos Umraco negro de Kefr A métrica correspondente,
também designada ponétrica de Kerr € muitas vezes escrita na forma de Boyer-
Lindquist (e.g. d' Inverno 1992):

2 2

p
_sin’ ) [(R2 + az)2 -a’A sinz(e)]d et

2

2
ds = {1— ZmRJdtz ~LodR? - pd” + 4aMR i (0)det
(1.24)

he)

3 0 nome foi atribuido em homenagem ao neozeland@&Bw que em 1963 descobriu a solugéo das equagdes
campo para um corpo em rotagao.
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com:
p?=R?+a’cog(p) (1.25)
A=R?-2mR+a’

onde o parametra traduz o momento angular do buraco negro por unidadeadsea.
Note-se que quando a=0, ou seja, quando o buraco n&g tem rotacéo é recuperada a
métrica de Schwarzschild (1.1). As coordenada$,§lR,estédo relacionadas com as

coordenadas cartesianas (X,y,z) do seguinte modo:

x = Rsin(8)cod ef+asin(p)sin(e}
y =R sin(0)sin(e}-asin(6)cod ey (1.26)
z=Rcod0)

A coordenadd& ndo corresponde a coordenada radial usual. A coadderadial

usual,r, é dada por:
r2=x2+y?+z? =R?+a’sin?(0)

sendo, no entanto, AR quandor >>a ou quandoa=0. A métrica de Kerr depende de
6 e por isso ndo é simetricamente esférica. No emtamomo ndo depende dg

concluimos que é axialmente simétrica. O eixo degia, que coincide com o eixo de
rotacdo do buraco negro, €, por convencao, o&4X0A métrica de Kerr apresenta uma
Unica singularidade real correspondente=@ (e.g. d' Inverno 1992). A partir de (1.25)

e (1.26), conp=0 e &0, tiramos que:

r’=a’
1.27
{2:0 (1.27)

Isto significa que, para um buraco negro em rotag&ngularidade consiste hum
anel assente no plano equatorial. Quanto maiotogidade de rotacdo, maior o raio da

singularidade. Quando a=0 temos um buraco negré@aevarzschild com a sua
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singularidade pontual. O horizonte de acontecineptra um buraco negro de Kerr é
determinado a partir de''50. A partir da expressdo (1.5) pode verificar-se q

g''=1/qu1, ou seja, Y=-A/p>. Resolvendo entdo a equagiid obtém-se as solugdes:

r, =\/a2 sinz(e)+(m+\/m2—a?)2 (1.28)

r =\/a2 sinz(e)+(m—\/m2—a2)2 (1.29)

Num buraco negro de Kerr existe um horizonte det@ocimentos mais interiar
e outro mais exterior,. A partir das expressdes (1.28) e (1.29) verifeaque a
velocidade angular do buraco negro ndo pode exaed&uando a=m fica.¥r. e
dizemos que temos uburaco negro de Kerr maximo

Num buraco negro de Schwarzschild o horizonte dentacimentos é
simultaneamente uma superficie de desvio paramelko infinito (Seccdo 1.2.3). No
caso de um buraco negro com rotacdo ndo acontawesmo. A superficie de desvio
para o vermelho infinito pode ser determinada audib go=0 (e.g. d' Inverno 1992),

resultando:

s, = \/a2 sin(0) + (m+\/m2 -a’ cosz(e))2

s =\/a2 sin2(6)+(m— m? - &’ cosz(e))2 (1.30)

A superficie s é exterior a4, tocando este apenas sobre os pélog. também
conhecida posuperficie do limite estacionarioma vez que, embora ainda seja possivel
a uma particula escapar do seu interior, entreeestado é permitido o repouso. Tudo é
arrastado no sentido da rotacdo do buraco negroFiflda 1.6 esta representada a
estrutura no plano equatori®=00°) e segundo um plano meridiano de buracos segro
de Kerr com a=0.8m e a=m (foi representada tambéstratura do buraco negro de
Schwarzschild para efeitos de comparacao).

Por dltimo vamos referir osburacos negros de Kerr-NewmanrEstes

caracterizam-se por possuirem massa, carga eec&ricmomento angular (e.g.
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(A) a=0 r+5+2m\\f
|
\
&
\

© @Q//\f()

Figura 1.6 - (A) Estrutura de um buraco negro de Schwarzsdbildaco negro de Kerr com a=0). (B)
Estrutura de um buraco negro de Kerr com a=0.8mregum plano meridiano (& esquerda) e segundo o
plano equatorial§=90°; a direita). (C) Estrutura de um buraco netgrderr maximo (a=m) segundo um

plano meridiano (a esquerda) e segundo o pland@tplda direita).

Demianski 1985). Num buraco negro de Kerr-Newmaugarga eléctrica e 0 momento

angular por unidade de massa devem respeitargioefa.g. Davies 1978):

a’+g2<m? (1.31)

Quando se verifica a igualdade, na expressdo antetiz-se que temos um
buraco negro de Kerr-Newmann extreniste € o caso limite de um objecto que ainda
possui um horizonte de acontecimentos. No diagrdendrigura 1.7 estdo incluidos

todos os tipos de buracos negros descritos antesige.
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Figura 1.7 - Cada ponto da circunferéncia representa um buragm de Kerr-Newman extremo. Todos

0S outros buracos negros sao representados passpioériores a circunferéncia. Ao buraco negro de

Schwarzschild corresponde a origem dos eixos. Owmcbs negros de Reissner-Nordstrom s&o

representados pelos pontos do eiXoarga eléctrica) e os buracos negros de Kersgmatos do eixa

(momento angular).

1.2.8 Termodinamica de buracos negros

A fronteira de um buraco negro é dada pelo resgectiorizonte de
acontecimentos. Sobre o horizonte residem as téajg@s espaco-temporais dos raios
luminosos emitidos no momento da formacao do mes&sias trajectorias sdo sempre
ndo convergentes (e.g. Hawking 1994). Com base festo Stephen Hawking provou
um importante teorema sobre buracos negros (ewkiHg & Ellis 1973), designado

por Teorema da Argague indicamos a seguir:

Teorema da area Em qualquer interaccéo a area da superficie, A,

de um buraco negro nunca pode decresé&r%0 ).
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Este comportamento, da area da superficie do buragoo sugere uma forte
analogia com a quantidade termodinAm@sdropia A desordem (entropia) de um
sistema aumenta sempre ou, quanto muito, permaoastante. Podemos colocar uma
certa ordem numa parte do sistema, mas semprdéaadriam aumento da desordem de
outra parte do sistema. Globalmente, "a entropiacauwlecresce"Segunda Lei da
Termodinamicae.g. Holman 1988).

A Segunda Lei da Termodinamica é diferente de suéia fisicas no sentido em
gue podem ocorrer violagdes da mesma. Essas viasdagd muito pouco provaveis. No
entanto, se langarmos alguma matéria com elevaxo dg entropia para o interior de
um buraco negro teriamos aparentemente um deckgsi@mentropia relativa a matéria
exterior ao buraco negro. Note-se que qualqueopiatexistente no interior do buraco
negro ndo pode ser contabilizada por um observexit@rno. Estamos assim perante
uma violacdo da Segunda Lei da Termodinamica. @anear este problema foi entdo
sugerido que a area do horizonte de acontecimentbsiraco negro era uma medida da
sua entropia. Assim, quando um buraco negro absoatéria, a sua area, ou seja a sua
entropia, aumenta. A soma da entropia da matéteriex com a entropia do buraco
negro é sempre crescente no tempo. O Teorema @g@de assim ser visto como uma
Segunda Lei da Termodinamica para Buracos Negros

A Primeira Lei da Termodinamicaque traduz a conservagdo da energia de um
sistema que troca energia com a sua vizinhancamaafde calor ou trabalho, pode

escrever-se como (e.g. Holman 1988):
dU =dQ+dwW

onde U representa a energia interna do sistema (que depapenas do estado do
mesmo),Q representa o calor transferido entre o sistemasaaavizinhanca &V o
trabalho realizado pelo sistema sobre a sua viagmaE possivel escrever uma
expressao equivalente para buracos negros.

A é&rea total da superficie do horizonte de acomtentos de um buraco negro de

Kerr-Newmann é dada por (e.g Davies 1978):

2 2
A =4{2m2—82+2m21/1—8—2—a—2} (1.32)
m m
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come’<m? e &<m’. Resolvendo esta equacdo em ordemvam:

_ JA?+8rAe? +16n%"
J7A/16A - 6412

Se interpretarmos m como a energia interna do bumagro entdo &rimeira Lei da
Termodindmica para Buracos Negraera dada pelo diferencial total de que

escreveremos na forma (Davies 1978):

dm:8£dA+WLda+W€ds (1.33)
7T

ondek/(8mM=0m/oA, W =0m/da e W=0m/de. Os termosN da e W de correspondem,
respectivamente, ao trabalho efectuado na alterdgdmomento angular e da carga
eléctrica do buraco negro. Bedesempenha o papel da entropia ert@esempenha o
papel da temperatura (@QdS; Segunda Lei da Termodinamica).

A Lei Zero da Termodinamicaafirma que "num sistema em equilibrio
termodinamico as diferentes partes sdo caractaszadr uma temperatura comum®
(e.g. Holman 1988). E possivel mostrar que o pamdnue temperatura, também
designado pogravidade superficial € constante ao longo de toda a superficie do
horizonte de acontecimentos. Este resultado tradigi Zero da Termodinamica para
Buracos Negrog¢e.g. Davies 1978).

A Terceira Lei da Termodinamicafirma que "a entropia de qualquer substancia
pura tende para zero a medida que a respectiveetatupa absoluta se aproxima do
zero" (e.g. Holman 1988). A gravidade superficial, tende para zero quando é
satisfeita a igualdade na relacdo (1.31). Embarateopia do buraco negro tenda para

um valor finito, diferente de zero, podemos tomar:

como sendo a expressao parbeaceira Lei da Termodinamica de buracos nedensg.
Davies 1978).
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1.3 Formacéao

1.3.1 Buracos negros estelares

O destino final de uma estrela depende da respeniassa inicial. Uma estrela
com uma massa inicial de 0.8-8llcabara como uma ané branca de massa 0.5-1.4M
Se a massa inicial da estrela for 8-60&Mhtdo o produto final serd provavelmente uma
estrela de neutrbes dd4.4M . Se a massa inicial da estrela se situar ent6®-&OM
entdo o produto final sera um buraco negro de msgsarior a 1.4M Estrelas cuja
massa inicial seja superior a 90Mao estruturalmente instaveis sabendo-se pouco
acerca da respectiva evolugéo. E provavel que tansedormem buracos negros (e néo
estrelas de neutrfes) a partir de estrelas comamassiais de 40-60M Esses buracos
negros teriam massas muitos proximas de 1.4&lg. Unsdld & Baschek 2002;
Padmanabhan 2001; Binney & Merrifield 1998).

Na Figura 1.8 esta representada a massa dos essétares em funcdo da massa
estelar inicial. Os valores apresentados tém umlctar meramente indicativo uma vez
gue 0s mesmos nao séo conhecidos com exactidao.

Existe um limite superior para a massa de umaladeneutrdes. O valor desse
limite ndo € bem conhecido. Unséld & Baschek (20fz22am em 1.8M mas, por
exemplo, Padmanabhan (2001) considera 3-S50 qualquer forma restos estelares
cuja massa seja superior ao permitido para umala&stie neutrbes representam
configurac6es de matéria para as quais nao existestado de equilibrio. Nesses casos
ocorre o colapso gravitacional da estrela (e.gnmRadbhan 2001; Demianski 1985;
Hawking & Ellis 1973)

Para um observador distante o raio da estrela dimprogressivamente
aproximando-se do respectivo raio de Schwarzs¢Bi&tcdo 1.2.1). Esse ponto sera
atingido apenas assimptoticamente, ou seja, aadram intervalo de tempo infinito.
No entanto a radiacdo electromagnética emitida psieela sofre um desvio para o
vermelho (Seccédo 1.2.3) cada vez mais intensoaadabo respectivo comprimento de

onda por ser indetectavel. A estrela torna-se @ntésivel para o observador distante.
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Figura 1.8 -Massa dos restos estelares)(®respectiva natureza em fungdo da massa esielal (M;)

Do ponto de vista de um observador local, solidédm a superficie da estrela,
tudo se passa de uma forma diferente. Para estdéoode Schwarzschild ndo sé é
atingido num tempo finito, como o processo de @ugdio continua a partir desse
ponto. A estrela tende para um volume nulo, oy paje@ uma densidade infinita.

No processo libertam-se enormes quantidades degiargare, a exemplo do que
acontece numa supernova, sao transferidas paraatopa da estrela podendo fazer
com que este seja violentamente expulso. Se f& essaso, o observador distante
registara uma explosao catastrofica que néo saisidguir de outras ndo relacionadas
com a formacéo de buracos negros (e.g. Demian8k)19

Podemos ter também outros cenarios para a fornmgéaracos negros de massa
estelar. Por exemplo, uma estrela de neutresruente a um sistema binario, pode,
ao acretar matéria da sua companheira, atingirrnassa acima do nivel permitido. Se
iSso acontecer entdo ocorre o colapso da estraéodarigem a um buraco negro (e.qg.
Luminet 1998).

1.3.2 Buracos negros primordiais

E possivel que ndniverso Primordial nos instantes seguintes Big Bang
tenham estado reunidas as condicBes para quensasem buracos negros de pequena
massa (Hawking 1971).
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Figura 1.9 - Representacdo de uma perturbacdo de densidadeniverdd primordial. A perturbacéo
propriamente dita cinge-se a regido de raioHEXiste uma zona de transicdo de espesSBrae cujo

valor depende a formacg&o ou ndo de um buraco rfadaptado de Novikov et al. 1979).

Sabemos que nesses primérdios devem ter ocormgmnals irregularidades pois
se assim ndo fosse hoje o Universo seria perfeitemeniforme e ndo existiriam
estruturas, como por exemplo, as galaxias (e.g.&biawking 1974).

Essas irregularidades consistiam em perturbacdelemEdade nas mais variadas
escalas de comprimento. Uma dessas perturbac@eesegtematicamente representada
na Figura 1.9. A perturbacdo propriamente dita estrrada numa regido de raip R
A transicdo entre a regido perturbada e a regi@opedturbada faz-se gradualmente
através de um anel de espesshiRFR,-R; (cf. Figura 1.9). A formacdo de buracos
negros depende fortemente da espessura desta rdgiamansicdo. SeAR for
suficientemente pequeno, isto é, sgRR=1, surgem gradientes de pressdo bastante
elevados e as perturbagdes de densidade cresolemtamente. No interior do volume
de raio R a energia potencial gravitica passa a dominaresabenergia cinética da
expansédo. Esta regido deixa assim de se expamndirocesto do Universo e colapsa
dando origem a um buraco negro (Novikov et al. 1979

Os buracos negros formados nos instantes inicizesrdse primordiais. A massa
inicial de um buraco negro primordial esta relaaiten com a densidade do Universo,
pu (kgm?), e com a idade do Universq, s), no momento da formacéo através da

expresséo (e.g. Kiefer 2002; Eardley & Press 1975):
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CG
M, = /— =10%t, (K 1.34
bnp PU63 U ( g) ( )

De acordo com esta expressdo devem ter-se fornradeim os buracos negros
de menor massa. Os primeiros buracos negros pagtesa formado quando a idade do
Universo era da ordem do tempo de Plardi0(®s) com massas da ordem da massa de
Planck €10%g). Quando a idade do Universo era préxima do&’slpodem ter-se
formado buracos negros com massas da ordem dégyl@uando o Universo tinha

10°s podem ter surgido buracos negros de &Mos 10s buracos negros d&\.0

1.3.3 Buracos negros supermassivos

Existem evidéncias observacionais que apontam papsesenca de objectos
compactos de grande massa (M0, eventualmente buracos negros supermassivos, no
centro de algumas galaxias (Seccao 3.1).

S&do varios os caminhos que podem levar a formagdand buraco negro
supermassivo no centro de uma galéxia (Figura 1@\ nuvem de gas presente na
zona central de uma galaxia pode originar, porrecgéio, um objecto supermassivo
que podera colapsar originando um buraco negramassivo. Pode também acontecer
que se forme um enxame estelar a partir dessa ndeajas.

Em resultado das colisbes as estrelas do enxanmampudcar energia entre si.
Uma estrela ao ganhar energia desloca-se maisopasderior podendo mesmo ser
expulsa do enxame. Por sua vez uma estrela aorpamdegia desloca-se mais para o
interior tornando a zona central ainda mais denspoganto, as interac¢des entre
estrelas mais frequentes. Pode acabar por formao-sentro do enxame um objecto
compacto (>1fM ) que acabara por colapsar dando provavelmenteroragum buraco
negro supermassivo (e.g. Misner et al. 1999).

Outra possibilidade é que em virtude das colisée®snem estrelas de massas
superiores a 8M Estas estrelas deixariam como restos da suagémwlestrelas de
neutres e buracos negros de massa estelar (Higd)raPoderia formar-se assim um
enxame de objectos compactos que acabaria porseol@dando origem a um buraco

negro supermassivo (e.g. Shapiro & Teukolsky 1985).
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Figura 1.10 -Diagrama de Rees para a formacao de buracos regvesmassivos (Rees 1978).

1.3.4 Evolucéo de um buraco negro

Uma vez formado um buraco negro, primordial ou edte ira experimentar uma
evolucdo que depende do tipo de condi¢cdes presanteseio em que se encontra.
Independentemente de o meio ser mais ou menos Hameta sempre acrecao esférica
de matéria e radiacdo pelo buraco negro. Nesseegsoccresce a massa do buraco
negro e, portanto, aumenta também o respectivd$aiccéo 1.4.1).

Um buraco negro pode acabar por alojar-se no nadaona estrela. Este cenario
€ bastante aceitavel se atendermos ao facto de qa@® de Schwarzschild de um

buraco negro (expressdo 1.3), mesmo estelar, é nmfegrior ao raio de qualquer
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estreld. N&o é assim de excluir a existéncia de buracgemeede massas estelares ou

inferiores, no nucleo de algumas estrelas. Numeagio dessas a matéria da estrela
seria progressivamente acretada pelo buraco neggodgsse modo cresceria (e.g.

Eardley & Press 1975; Seok-Jae 1990).

Um buraco negro néo se pode bifurcar por formaiginar dois buracos negros.
Se dois buracos negros colidirem um com o outrdéomse dando origem a um Unico
buraco negro de massa igual ou superior a somandasas dos dois buracos negros
iniciais (e.g. Hawking & Ellis 1973).

Em todas as situagOes descritas anteriormente teempre como resultado um
aumento da massa do buraco negro. Contudo os lsunagoos também podem perder
massa através da chamada radiacdo de Hawking (S5@c8h que sera tanto mais
eficiente quanto menor for a massa do buraco ndgrassim de admitir que alguns
buracos negros primordiais, de massa relativangeygaena, em vez de terem crescido,

tenham perdido parte da sua massa.

1.4 Processos de deteccao indirecta

1.4.1 Acrecéo esférica de matéria

i) Campo magnético quase desprezavel

Um buraco negro mergulhado numa nuvem de gas, enaisenos densa, acaba
sempre por acretar alguma matéria. Se o buracm regjiver isolado e o gas nao
possuir uma quantidade de momento angular sigtifec@ntdo o processo de acregéo
tem simetria esférica.

Numa primeira abordagem a acrecao esférica € cooomsiderar-se um gas sem
colisdes. No entanto a natureza do gas do meicestiar e da matéria trocada entre
estrelas em sistemas binarios levam a crer querexdr de matéria por objectos
compactos (buracos negros, estrelas de neutrGesdeancas) seja hidrodinamica (e.g.

Shapiro & Teukolsky 1983). A taxa de acrecdo esféhidrodinAmica em regime

* Por exemplo, o raio do Sol é cerca de<2(% superior ao respectivo raio de Schwarzschild.
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adiabatico (Bondi 1952), embora relativamente haéxaerca de fOvezes superior &
verificada no caso do gas sem colis@es.

O estudo relativista da acrecdo esférica hidrodicémadiabatica (e.g. Shapiro &
Teukolsky 1983) revela que esta ocorre necessanianeen regime trans-sonico. Neste
regime a velocidade do gas comecga por ser infarielocidade local do som. Com a
aproximacdo ao buraco negro a velocidade crescabaado por ultrapassar a
velocidade local do som. Por outro lado, verifieaggie a taxa de acrecdo € maxima
justamente no regime trans-sonico (Bondi 1952).

Na acrecdo esférica, o gas que circunda o buragponenaioritariamente
constituido por hidrogénio, vai caindo radialmesub a influéncia do campo gravitico.
Nesse processo 0 gas € comprimido a medida qu@iangnavitacional vai sendo
convertida em energia cinética. Quando as parodéagas colidem inelasticamente,
parte dessa energia é libertada escapando sobme fde radiacdo. O calculo do
montante de radiacdo emitido ndo é, no caso gerdhl. Devem ser resolvidas as
equacdes hidrodinAmicas para o movimento do gasamente com as equacdes da
transferéncia radiativa (e.g. Shapiro & TeukolsRg3).

Vamos considerar o espectro emergente da acref@icasndo adiabética, por
um buraco negro de Schwarzschild (e.g. Shapiro d&9Fara isso é preciso resolver
numericamente as equacdes do problema. Uma dagGeguahave é aquacdo da
continuidadea qual, na forma relativista, considerando a metde Schwarzschild
(1.1), se pode escrever como (e.g. Shapiro & Teikdl 983):

S+ —+Z=0 (1.35)

ondeu é a componente radial da velocidade dirigida mhmatro en é a densidade
baridnica. Outra equacé@o chave do problemaeguacdo de Eulea qual, na forma

relativista, se pode escrever como (e.g. Shapif@8kolsky 1983):

du 1 op , 2m) m
U—=—-———1+u"-—|-— .
dr  p+p ar( r j r? (1.36)
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ondep € a pressdo do ggs€ a densidade massa-energia interna do gas @ massa
geometrizada do buraco negro (expresséao 1.2). Tainda a equagéo da entropia que

se pode escrever como (Shapiro 1973a):

R
onde A(T) e I'(T) correspondem respectivamente as taxas de emefsto e de
aquecimento do gas por unidade de tempo e de volEstas fungbes da temperatura
dependem, naturalmente, do tipo de regido considera

As condigdes de fronteira podem ser extraidasti plas resultados obtidos para
o estudo ndo relativista (Bondi 1952). Considera®rantdo a equac¢do de estado

politrépica:
p=Kp’

onde K ey sdo constantes. A constagté o chamado indice politropico do gas e deve
ser tal quel<y<5/3. Consideremos também a taxa de acrecdo (e.g. rBhé&pi

Teukolsky 1983):

2
CL_I\:I = 47[7{%] P8,

ondeA é o chamado parametro adimensional para a acrac&oa velocidade do som
no infinito ep., € a densidade massa-energia no infinito.

Dados n(r), T(r) e u(r), a partir da integracao atioa das equacdes (1.35), (1.36)
e (1.37), a computacdo da luminosidade observaga, € imediata (Shapiro 1973a).
No caso de uma regido HIl o espectro emitido (dituaa banda dos raios X e raios
gama) tem uma curva caracteristica de bremsstgldam 107K (Figura 1.11) e

uma luminosidade total dada por (Shapiro 1973b):

L, =2><1ol4( LE ja( M T( n. jz (W) (1.38)

10°K ) \ M, J{cm™®
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onde T, e n, correspondem respectivamente a temperatura esiddde de particulas

em pontos distantes do buraco negro.
Para uma regido HI o espectro emitido tem tambéra cumva caracteristica de

bremsstrahlung (Figura 1.12), neste caso ceth0’K e uma luminosidade total cerca
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Figura 1.11 - Espectro continuo emitido na acre¢éo esférica,awegido HIl, com um buraco negro de
Schwarzschild de 1M Alem da luminosidade total sdo indicadas as losidades parciais devidas aos
processos da recombinacdo radiativa (curva RR)mdseahlung electrdo-electrdo (curva e-e) e

bremsstrahlung electrdo-protédo (curva e-p) (adapdedShapiro 1973a).
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Figura 1.12 -Espectro continuo emitido, na acrecao esférica,antggido HI com um buraco negro de
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Schwarzschild de 1M Alem da luminosidade total sdo indicadas as losidades parciais devidas aos
processos da recombinacdo radiativa (curva RR)msseahlung electrdo-electrdo (curva e-e) e
bremsstrahlung electrao-protao (curva e-p) (adapdadShapiro 1973a).

de quatro ordens de grandeza superior a determpaadan regido HIl (Shapiro 1973a).
A eficiéncia da converséo entre massa e energ@apqgde exprimir-se através da
relacéo (Shapiro & Teukolsky 1983):

L
oM (1.39)
di

& =

é neste modelo, para a acre¢éo por um buraco degt , da ordem de 1t para a
regido Hll e da ordem de 1(Qara a regido HI (Shapiro & Teukolsky 1983).

No caso de um buraco negro de Kerr a luminosidadeeata com o aumento do
momento angular. A acrecdo esférica por um buragronde Kerr maximo, numa
regido HIl tipica, resulta numa luminosidaetE5% superior a de um buraco negro de

Schwarzschild da mesma massa e nas mesmas con@bapso 1974).

i) Campo magnético ndo desprezavel

A abordagem ao problema da acrecéo esférica pi@ssam geral, a presenca de
um campo magnético capaz de juntar as particulagagemas suficientemente fraco
para que se possam ignorar outros efeitos do méShapiro 1973b).

Consideremos agora um buraco negro de Schwarzsubilgulhado numa regiéo
HIl onde existe um campo magnético ndo desprez&vgllasma desliza livremente
pelas linhas de campo radiais sendo apenas redtringelas linhas de campo
transversais. O fluxo dinamico de gas em acrecamanregido Hll tipica ([F=10'K,
N»=lcm?), ndo é substancialmente alterado pela presengamdeampo magnético
(Shapiro 1973b).

Com a aproximagdo ao buraco negro os electrdearntpse ultra-relativistas. E
assim de esperar que uma frac¢cdo da luminosidddedmrresponda @adiacdo de

sincotrdo emitida por esses electrbes. O espectro corresptadncide sobretudo na
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regidao do infravermelho (Figura 1.13), sendo a hosidade de sincotrdo dada por

(Shapiro 1973b):

32
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Figura 1.13 -Espectro continuo da emisséo de radiagdo de siitcisultante da acre¢do de gas para um
buraco negro de Schwarzschild de 1fergulhado numa regido HIl. O valor indicado satlacuma das

linhas corresponde a,;em cnt® (adaptado de Shapiro 1973b).

onde T, e n, correspondem respectivamente a temperatura esiddda de particulas
em pontos distantes do buraco negro. Neste casnéneia da conversdo entre massa e
energia (expressdo 1.39) €, para a acrecdo poruednegro de 1M da ordem de
10°.

Ao longo dos ultimos anos tém sido desenvolvidosletas, para a acrecéo
esférica, onde se procuram atingir valores de &faa superiores (cf. Chakrabarti
1996).

Ipser & Price (1982) considerando o aquecimentogde pela dissipacdo de
energia magnética construiram modelos onde a efici&da conversdo entre massa e

energia pode atingir, no caso de um buraco negl@ik, valores da ordem de 10
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Maraschi et al. (1982) considerando a dispersaGatapton como 0 mecanismo
de arrefecimento dominante construiram um modelguab um buraco negro de 10M
com uma taxa de acrecdo dexlL6°M and’, teria uma eficiéncia de0.38.

Colpi et al. (1984) consideram um modelo de umrptasle duas temperaturas
(uma para os electrdes e outra para os protdedd seeficiéncia, no caso de um buraco
negro de 10M da ordem de 9

1.4.2 Buracos negros em sistemas binarios

i) Discos de acrecdo de matéria

Mais de 50% das estrelas da Nossa Galaxia perteaststemas binarios. Se uma
dessas estrelas tiver massa suficiente entdo podigirepara o estado de buraco negro
(Seccao 1.3.1), sem que seja destruido o binasitim&-se assim a existéncia de um
grande numero de sistemas binarios compostos par astrela (normal) e por um
buraco negro (e.g. Shakura & Sunyaev 1973).

Os ventos estelares constituem um dos principacani@mos de perda de massa
por parte das estrelas. No caso dos sistemas dsnéxiste um segundo processo de
perda de massa bastante mais eficiente. Quandoestreda abandona a sua fase de
sequéncia principal, o seu volume expande e al&gtessa para a fase de gigante
vermelha. Se nessa expanséo for preenchido todtume do I6bulo de Roche entdo a
estrela expele parte da sua matéria para o extgiorcipalmente pelo ponto de
Lagrange L (Figura 1.14) Se o par da estrela, no sistemaibjrfar um buraco negro,
entdo alguma da matéria expelida pode cair na eedfer influéncia do campo

gravitacional deste ultimo. Existem, assim, dois&m®s a considerar (Shakura &
Sunyaev 1973):

A: a estrela normal enche todo o I6bulo de Roche seneaso a transferéncia de
matéria ocorre sobretudo via ponto de Lagrang@-lgura 1.14). Devido a presenca de
momento angular nessa matéria acaba por se formaisco de acre¢do de matéria em
torno do buraco negro.

B: a estrela normal permanece sempre muito mais pagieceqgue o lI6bulo de Roche e

nesse caso a transferéncia de matéria ocorre apeinasforma de vento estelar (Figura
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1.15). Neste cenario temos o0 caso da acrecdo asfpor um buraco negro em
movimento num meio uniforme (e.g. Shapiro & Teukpl$983).

O objectivo de qualquer modelo tedrico para disdesacrecao consiste em
explicar de forma satisfatoria os dados observadsorecolhidos e, se possivel, prever

outras caracteristicas que se possam vir a obsedmar dos primeiros modelos

estrela buraco negro
Figura 1.14 -Transferéncia de matéria via ponto de Lagrangeum sistema binario composto por uma

estrela e um buraco negiesta situacdo ocorre quando a estrela, ao expsedaicaba por encher todo o

I6bulo de Roche. Forma-se um disco de acrecao emo o buraco negro (adaptado de Shakura &
Sunyaev 1973).

estrela

buraco negro
Figura 1.15 -Transferéncia de matéria via vento estelar nurarsatbinario composto por uma estrela e

um buraco negroEsta situagdo ocorre quando a estrela, mesmo depose expandir, apresenta um
tamanho inferior ao Iébulo de Roche (adaptado dé&®a & Sunyaev 1973).
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propostos foi o do disco fino (Shakura & Sunyaev3)9 No Anexo B é feita uma
introducdo com maior detalhe a este modelo de di&qai vamos apresentar apenas
um breve resumo do mesmao.

As particulas do disco perdem momento angularddeifriccdo entre camadas
adjacentes, sendo assim obrigadas a descrever wimemto espiral em direcgédo ao
buraco negro. Durante esse movimento parte daiargnayitica libertada irhd aumentar
a energia cinética da rotacao do disco e partansformada em energia térmica que é
radiada para fora da superficie do disco. O espéetemissao, relativo a essa radiacéo,
pode obter-se a partir da resolugéo das equactesndarvacao da massa, da energia e
do momento angular (axial e vertical). Deve serbim especificada uma lei da
viscosidade capaz de explicar o transporte efieidetmomento angular para o exterior
e, consequentemente, da queda de matéria paraemorinfver discussao sobre a
viscosidade em Pringle 1981, Chakrabarti 1996 oAmaxo B).

A luminosidade total emitida pelo disco € muito Seel a taxa de acrecédo de
matéria pelo buraco negro (admitindo que a eficg&mo transporte de momento
angular para o exterior é constante ao longo de todlisco). Existe uma taxa de
acrecdo criticas3x10®M anc') & qual corresponde laminosidade de Eddingtdn
Le=10**M/M  (W). Por exemplo, para uma taxa de acrecdo déML@nd’, temos,
para um buraco negro de 1Mima luminosidade de 4BV (Shakura & Sunyaev 1973).

Na Figura B.5 (Anexo B) sdo apresentadas as cueggectrais dos varios
processos responsaveis pela emissdo de radiagfiscoo Na Figura B.6 € apresentada
a curva do espectro de emissao integral para vaaloses da taxa de acregéo e para
diferentes valores da eficiéncia na remocado do memnangular. A emissdo incide
sobretudo entre o infravermelho e os raios X (Ste&uSunyaev 1973).

O modelo de disco geometricamente fino de Shakusaryaev (1973) ndo € o
mais apropriado para descrever a emissao de raicsgiXtada em alguns sistemas
binarios, como por exemplo, Cyg X1 (e.g. Shapirdeiukolsky 1983; Seccdo 3.3.1).

Tornou-se entdo necessario o desenvolvimento desoutodelos de discos de
acrecao (cf. Chakrabarti 1996). Uma escala fundéaheo que respeita a discos de
acrecao é a taxa de acrecdo de Eddington que po@saita como (e.g. Abramowicz
et al. 1988):

® Luminosidade acima da qual a forca devida & peesadadiacéo emitida excede a forca gravitica (e.g
Shapiro & Teukolsky 1983).
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M, :I'—2E=1.7><1014 M kgs™
dt c M

r

Nos discos geometricamente finos, como o de Sha&uBinyaev, a taxa de
acrecdo é sempre inferior a taxa de acrecdo den@ddi Ainda neste dominio temos,
por exemplo, o modelo de disco de duas temperafWage & Lightman 1989) cuja
luminosidade pode atingir os OAL

Abramowicz et al. (1988) consideram um modelo dealicom dM/dtdMg/dt
para o qual a luminosidade atinge valores da omieig/16.

Quando a acrecdo ocorre em regime supercritica (laxacrecdo superior a taxa
de acrecdo de Eddington) a radiacdo emitida exereeforte pressdo sobre a matéria
do disco fazendo com que este se torne espessoafedio). Para este caso foram
também desenvolvidos uma série de modelos (cf. i@haki 1996) para os quais a

luminosidade é4LEg.
i) Oscilacdes quase periodicas

Um dos aspectos observados em alguns binériosae Xaonde se julga existir
um buraco negro com um disco de acrecdo a sua, \&dta as oscila¢cdes quase-
periddicas (QPO's - quasi periodic oscillation$) Tabela 3.3).

As frequéncias das QPO's observadas vao desde0bblz0aos 450Hz (e.g.
Remillard et al. 2002). N&o existe ainda uma ergbo satisfatdria para a natureza das
QPO's (e.g. Chakrabarti 1996). O modelo mais sisngkeeg. McClintock 1998)
relaciona a frequéncia observada com a frequérmianoavimento do gas na Orbita
estdvel mais interior (Seccdo 1.2.2). Outros madeleferem, por exemplo, a
competicdo entre as varias escalas temporais pessan processo de acregdo (e.g.
Chakrabarti 1998) ou a oscilagdo de ondas de chpmie ao buraco negro (e.g.
Chakrabarti 1996).

iil) Piscar rapido

O piscar rapido (flickering) observado no especteomuitos dos candidatos a

buraco negro (Tabela 3.3) consiste em oscilacoesdalicas bastante rapidas (e.g. Yu
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& Li 1999). No caso de Cyg X1 (Seccao 3.3.1) essafacOes apresentam periodos de
s e, por exemplo, no caso de GX339-41@"s (e.g. Cowley 1992).

Iv) Linhas de ferro

Foram detectadas linhas de emissdo e de absorc@&speatro de raios X de
alguns sistemas binéarios candidatos a alojar umcbunegro (Tabela 3.3). Essas linhas,
que aparecem entre 0s 6KeV e 0s 8KeV, sdo atribuddprocessos de emissdo ou
absorcao de electrbes do Ferro da carfa@ag. Cui et al. 2002).

Quando um electrdo, num atomo de ferro, transiteati@ada. para a camadé
liberta um fotéo de 6.4KeV (e.g. Fabian et al. 20@0linha espectral correspondente,
designada por linh&a, é desviada para o vermelho pelo campo gravitcduwaco
negro (Seccgéo 1.2.3) sofrendo também o desvio dayselo efeito de Doppler (que
tanto podera ser na direccdo do azul como na dmelko consoante o disco se

aproxime ou se afaste).

v) Funcao de massa

Num sistema binario as estrelas orbitam em tornondeentro de massa comum.
Nalguns casos é detectavel apenas uma das estdglasntanto sabe-se que outra
estrela deve estar 14 em virtude das oscilagOesareg registadas para o movimento da
estrela observavel. Esta companheira "invisivetlepser uma ané branca, uma estrela
de neutrdes, uma estrela pouco luminosa ou um d@uegro.

Consideremos entdo um sistema binario cujas esttéla massas Me M.
Vamos convencionar que a estrela de massé B componente visivel e que a estrela
de massa Mé o candidato a buraco negrotekceira Lei de Keplepara o sistema pode

escrever-se como (e.g. Motz & Duveen 1966):

4r? (r, +r, )
M1+M2 =E(1T—22) (141)

orb
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onde [ e KL sdo as distancias entre cada uma das estrelasregro de massa do sistema
e Ton € 0 periodo orbital do binario. Atendendo a que,referencial do centro de

massa, éV,r, = M,r, podemos escrever a equacao (1.41) como:

M3 _4n2r_f
(M, +M,) G T,

Observador

My

— Plano orbital

Figura 1.16 - Angulo de inclinacéo, i, do sistema binario emagéb ao observador. Quando i=90° o
observador esta sobre o plano orbital do binari@mr@o i=0° o observador esta sobre a perpendiaalar

plano orbital do binario que passa por. M

A velocidade orbital da estrela de massa pbde escrever-se na forma
v1=(21Tom)r1. Substituindo esta velocidade na expresséo antpoo forma a eliminar
ri, resulta:

M3 VT

orb

(M, +M,)  2nG

Este resultado estabelece a relagdo entre as maasaguas componentes do
binario com o respectivo periodo orbital e a velade de translagéo da estrela visivel.
Na pratica o que podemos medir € a componentel i@digundo a linha de viséo do
observador) de;vcom a ajuda do efeito de Doppler. Assim na expressiterior deve
figurar o angulo de inclinagéo do sistema em relagiobservador. Vamos definir esse
angulo de inclinacdo, que designaremosip@omo sendo o angulo entre a linha de
visdo e a perpendicular ao plano orbital do sist€Rigura 1.16). Sendo assim a

expressédo anterior adquire a forma:



Buracos Negros 3¢

(MSin(i)’ _ viT
(M, +M,)  2nG

(1.42)

O lado esquerdo de (1.42) define a chantadazdo de Massée.g. Cowley 1992)

do sistema binario a qual designaremos por f(M):

_ (M,Sin(i)’

O valor de f(M) pode ser determinado avaliandodw ldireito de (1.42). Fazendo
M;=0 e i=90° o valor de f(M) traduz o limite inferipara o valor da massa,Mu seja,

da massa do candidato a buraco negro (e.g. Cowi3)1

1.4.3 Microlentes gravitacionais

Quando um raio de luz atravessa o campo gravitieda@ por uma determinada
massa sofre um certo desvio na direccdo da regpdadjectoria. Este resultado surge
como uma consequéncia directa da TRG e ja foidesteam éxito durante eclipses
solares (e.g. Kenyon 1991). Quando, por exemploz @roveniente de um enxame de
galéxias distantes € desviada por um outro, maisimpo de ndésfornam-se imagens
multiplas do primeiroA este fendbmeno chamamos efeito de lente gravitatie ao
corpo responsavel pelo desvio da luz chamamos atdtacional (Anexo C). Se a
lente estiver alinhada com a fonte de luz distami&o a imagem formada adquire a
forma de um anel (Figura 1.1dyualmente designado panel de EinsteinO raio do

Anel de Einstein é dado pela expre$s@ay. Mao & Paczynski 1996):

(1.44)

® A expresséo (1.44) ja esta adaptada para buragpes
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onders € o raio de Schwarzschild da lente dado por (D3) a distancia entre o
observador e a lente® é a distancia entre o observador e a fonte luraidiesfundo
(Figura 1.17).

No caso de um corpo de massa estelar podem serzptad varias microimagens,
ou seja, imagens separadas por apenas alguns egonukos de arco. Estas imagens
ndo podem ser resolvidas, presentemente, por netdlestdpio. Existe, no entanto,

outro fendmeno que ocorre simultaneamente. Estquabse deu o nome @éeito de

Dy

Figura 1.17 -Se a fonte S, a lente L e o observador O estivalgthados entdo este Ultimo regista uma
imagem em forma de anel designadawoel de EinsteinD; € a distancia entre o observador e a fonte e

D, a distancia entre o observador e a lente.

microlente consiste na ampliacdo da luz proveniente dased$omte fundo (e.g.
Schneider et al. 1992).
A escala de tempo caracteristica para uma miceléntiada pelo tempo de

atravessamentts, do anel de Einstein (e.g. Bennett et al. 2002a):

t, = e :i\/GM—D'(Df D) (1.45)
VD VDC f

ondeRe € o raio do anel de Einstein (1.44),é&va velocidade transversal da lentd a
respectiva massa. Note-se que quanto maior forssanda lente e quanto menor for a

respectiva velocidade transversal maior serd odefepatravessamento.
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Para grande parte dos eventos as massas determjinaddo em conta o
parametrdg, sdo, em regra geral, grosseiras. Ndo é posssteiglir entre um buraco
negro de 7M e uma estrela pouco luminosa de 0.3®lg. Bennett et al. 2002a).

A ampliacdo por uma microlente € dada pela exfpeegs.g. Bennett et al.
2002a):

A(t)=ﬂ com u(t)= (EJZ{MJZ (1.46)

BP= —— T —— T .
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Figura 1.18 - Variagdo da magnitude da fonte de fundo com o tep@@ varias distancias de

aproximacao (p=b/B da lente a linha de visédo do observador (Paczyrego).

ondet, corresponde ao instante de maior aproximagéo angaotre a fonte e a lentde
é a distancia de maior aproximacéo da lente & lilgheisdo do observador. No gréfico
da Figura 1.18 estéa representada a variacdo daagégplda magnitude da fonte com o
tempo para varios valores de p=p/R

Para os eventos mais demorados, normalmente devigoges de maior massa, é
possivel medir, para além dg ¢ desvio na curva de luz da microlente provoqasia
paralaxe. Tipicamente um evento dura entre um irdeses 0 que é pouco para que se
possa medir a paralaxe (Bennett et al. 2002a). 8®mwmento orbital de uma fonte
binaria imitar o movimento orbital da Terra entdouava de luz observada podera ser
confundida com a de uma microlente (Bennett eR@02a). Podemos designar este

efeito, que é o reverso da paralaxe, por "exalarap"
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No caso de existir paralaxe u(t), na equacdo (ld#)e ser substituido por uma
expressdo mais complexa onde entram algumas ce@ata@ere parametros orbitais da
Terra (e.g. Bennett et al. 2002a).

Existindo paralaxe mensuravel é possivel mediradirpde A(t), a projeccéo,
segundo a posi¢cdo do Sol, da velocidade transvdesd¢nte. Esta é dada por (e.g.
Bennett et al. 2002b):

(1.47)

Dispomos assim de duas medicdes(V ) para trés incégnitas (Mp\e D) o que
nos permite escrever a maddaem funcdo da distanc@,. Assim a partir de (1.45) e
(1.47) obtemos:

(1.48)

Nos projectos em curso (e.g. OGLE (Udalski et 882); MACHO (Alcock et al.
1993); EROS (Aubourg et al. 1993)) as estrelasiddd pertencem normalmente ou ao
bolbo galactico ou as Nuvens de Magalhaes peladlistancidDs pode tomar-se como
um valor conhecido. Por exemplo, no caso de estoelabolbo galactico, o valor tipico
deDs é de 8kpc (e.g. Bennet et al. 2002b).

1.4.4 Dinamica estelar e do gas ionizado

Durante as Ultimas décadas cresceram as suspb#asadas em evidéncias
observacionais, de que muitas galaxias alojam aaegido central objectos compactos
de grande massa (MDO's - Massive Dark ObjectseEEBDO's poderdo ser buracos
negros supermassivos.

A pesquisa de buracos negros supermassivos, nm abntgalaxias, faz-se, por
exemplo, a partir da observacdo da dindmica estelado gas ionizado em regides
préximas do centro dessas galaxias. Atendendo a queematica do gas é facilmente

alterada por forcas de caracter ndo gravitico (canmpagnéticos, pressdo da radiagéo,
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vento estelar, etc) as observacdes efectuadadiadaadinamica estelar sédo, em geral,
mais seguras (e.g. Kormendy & Richstone 1995).

A técnica de pesquisa, baseada na dinamica estetaglhor descrita no caso ideal
da simetria esférica. Nesse caso a massa encewaitiderior de um raio é dada, a
partir da equacdo de Boltzmann para um gés semdesli por (e.g. Kormendy &
Richstone 1995):

dinr dinr c

M (r) =Y {— dinv_dino, —(1—0—5] —[1—6—‘EH (1.49)

r
ondeG € a constante de gravitacdo universgl;éva velocidade de rotacdo do sistema;
Or, Og €0y S80 as componentes, num sistema de coordenadasasfda velocidade de
disperséo e é a densidade de massa da populagdo em relagéal angdimos a
cinematica.

O valor dev(r) € estimado a partir do brilho observado. Okbs, velocidade de
rotagdo e velocidade de dispersdo observados pormésm naturalmente a valores
projectados. Por sua vez as quantidades preseatesquacdo (1.49) ndo estdo
projectadas. Para podermos aplicar esta equacaa-ger entdo necessario derivar
guantidades ndo projectadas que estejam de acordoos valores observados (e.g.
Kormendy & Richstone 1995).

Bons indicadores da presenca de um MDO sdo umaépidhento da relagédo
massa/luminosidade (M/)-em direc¢do ao centro. No caso de uma populagi@tae
velha o valor M/l, situa-se entre 1 e 10 (e.g. Kormendy & Richstd@®@5). Se o valor
de M/L,, aumentar em direccdo ao centro atingindo valong$o superiores a 10 entdo
estamos perante um MDO. Esse MDO podera ser untdumegro supermassivo mas
também um enxame de estrelas com massas pequedisisaatanhas, restos de estrelas
ou matéria escura.

Em modelos com distribuices de velocidades adipimas € muito mais dificil
provar a existéncia de um MDO central pois, nesse,csdo inumeras as distribuicdes
de massa que podem explicar os dados observadogmidando a anisotropia
podemos minimizar o valor da massa central. Noneotase mesmo assim M/L

continuar a aumentar em direccdo ao centro entost@uase de certeza um MDO
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(e.g. Kormendy & Richstone 1995). O passo seguintesiste entdo em confirmar ou
excluir a hipétese buraco negro.

Provar que um MDO € um buraco negro supermassipidanmedir velocidades
relativistas em orbitas de apenas alguns raiosctie@zschild. No entanto, dadas as
enormes distancias a que se encontram os candidalbesaco negro supermassivo
(Tabela 3.1), incluindo o do nacleo da Nossa Gal§Seccao 3.1.1), isso ndo é (ainda)
possivel. A alternativa mais provavel ao buracamégo enxame de restos de estrelas.
Se conseguirmos excluir esta hipétese entédo terdads um grande passo com vista a
confirmacéo da existéncia de um buraco negro K@gnendy & Richstone 1995).

Define-se raio de influéncia do buraco negro par(endy & Gebhardt 2001):

F = G':/I (1.50)

o

ondeo € a velocidade de dispersao na regido centrabenMssa encerrada nessa zona.
Um indicador da resolucéo relativa com que s@@deits observagcbes é dado pela
relacdo (Kormendy & Gebhardt 2001):

.

ondeo- é a resolucdo espacial com que foi possivel osercandidato. Em gerak
corresponde ao raio mais interior utilizado pardeterminacdo dindmica da massa
(Kormendy 2003).

1.4.5 MASERs

A amplificagcdo de microondas por emissdo estimutiaadiacdo, normalmente
designada poMASER(Microwave Amplification Stimulated Emission of Ration),
constitui um dos processos mais seguros na deteeclioracos negros supermassivos.

A emissdo estimulada acontece quando um &tomo deécui® num estado
excitado ao ser submetido a um fotdo de comprimémtonda adequado desce para um
nivel energético inferior, emitindo um fotéo queega ao primeiro (que serviu apenas

para estimular a emissdo). Se este fendmeno f&r imabrtante que a absorcdo, o que
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acontece se 0 meio tiver mais atomos excitados wio rep nivel normal, o meio
comporta-se como um amplificador emitindo uma risastante intensa (e.g. Lequeux
1997).

Se na regido central de uma galaxia for produzidagea suficiente para excitar
as moléculas de é&gua das nuvens moleculares quaualeente existam nas
imediagbes entdo teremos uma emissdo estimuladantmdorte. O estudo destes
masers pode ser feito com grande resolugdo a mhatinterferometria radio. Se o
movimento de rotagdo dos masers respeitar as ediepler entdo podemos determinar
de forma bastante segura o valor da massa ceeigalRerrarese & Merritt 2002). E o

gue acontece no caso de NGC 4258 (Seccéo 3.1.2).



