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Gracas aos buracos
negros supermassivos
os nucleos ativos de
galaxias estao entre
os fenébmenos mais
energéticos que
podem ser
observados no
Universo local.
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6.1 Buracos Negros Supermassivos

InUmeras galaxias apresentam evidéncias
de conter um buraco negro supermassivo
na regiao central. Qual seria a sua origem?
Como detecta-lo? Qual o seu efeito?

O procedimento de deteccao considerado
como mais direto e confiavel se baseia na
concepcao de que a massa do SMBH altera
a forma das orbitas de estrelas vizinhas e
este efeito pode ser mensurado.




A presenca de um objeto supermassivo na regiao central de uma galaxia altera
fortemente a distribuicao de massa na regiao nuclear e consequentemente a sua
curva de rotacao. Imagine uma situacao bastante simplificada em que um buraco
negro de dimensao pontual e massa Mgy conviva na regiao central com uma
densidade de massas estelares, p, aproximadamente constante. A massa total contida
dentro de uma dimensao radial, r, sera

e esta massa deve induzir uma velocidade circular de rotagcao V2~GM(r)/r no seu
entorno. Portanto a massa integrada poderia ser determinada através da analise da
curva de rotacao das estrelas préximas a regiao central

M(r)~V2r/G

Desta forma podemos inferir em primeira aproximacao que a velocidade circular de
rotacao deve ser

V2~GMBH/I' + 41TG/3p I'2

mostrando que, gracas ao primeiro termo, a velocidade de rotacao deve crescer
fortemente na regiao central antes de crescer linearmente com o raio.



Podemos verificar pela figura abaixo (Sofue & Rubin, 2001) que realmente as observacgoes
sobre a curva de rotacao de algumas galaxias espirais proximas mostram esta elevagao
consistente da velocidade circular de rotagcao central devido a presengca de um buraco
negro supermassivo. O problema, no entanto, é que a observacao deste efeito requer uma
resolucao espacial bastante elevada. No caso da Via Lactea, como o BH tem uma massa
relativamente pequena (10°My), a resolugéo%é mais elevada mas ainda assim

possivel de ser observada com a instrumentagao moderna.
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No entanto esta aproximacao é considerada por demais simplista e pouco eficiente
para os objetos mais distante. Uma situacao mais realista considera que o perfil de
densidades estelares possa variar na regidao central. Além disto as estrelas podem
apresentar ainda uma dispersao anisotrépica de velocidades, além do movimento de
rotacao circular. Uma aproximacao mais cuidadosa \considerando-se as equacoes
hidrodinamicas (veja Binney & Tremaine, 1985) mostra qu

M(r)= V2r/G + o 2r/G[-d Inp./dInr - dInc ?/dInr - (1-04%/0,2)-(1-0,%/0,?)]

Esta equacao é a base do método usado por Kormendy (1995,ARAA,33,581) para
deteccao\de buracos negros em galaxias proximas e considera além da rotacao o efeito
da dispersao de velocidades das estrelas préoximas ao nucleo.

Observe que quando consideramos a densidade de estrelas, e a dispersao de
velocidades, como sendo constantes e além disto uma dispersao isotropica de
velocidades\vamos recuperar o tratamento simplificado obtido anteriormente.
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Observe que é essencial neste método dispor de instrumentos capazes de observar a
regiao nuclear com a maxima resolucao possivel. Infelizmente, no entanto, mesmo
atualmente, ainda nao somos capazes de amostrar diretamente as proximidades da
regiao conhecida como o raio de Schwarzschild, ou raio do horizonte causal

rs=2GM/c?~2,96 km M/Mo®

Mas podemos pelo menos amostrar a regiao onde o buraco negro é capaz de induzir
nas estrelas que se movimentam no seu entorno uma dispersao de velocidade o se
observarmos a regiao com uma resolucao espacial

Rina~GMsypn/0?
~45pc (Mgyn/108M,)(c/100 km/s)-2

Considera-se atualmente que as melhores indicagcoes diretas de deteccao de buracos
negros devam ser feitas com esta resolucao conhecida como o raio de influéncia.

Se uma galaxia estd a uma distancia
de 10 Mpc qual deve ser a dimensao
angular correspondente ao raio de
influéncia? A melhor resolugcao angular
disponivel no infravermelho préximo é
da ordem de 0,1". Até qual distancia
podemos mapear o raio de influéncia
das galaxias proximas?




NGC 4594, também conhecida como a galaxia Sombrero, muito provavelmente também
hospeda na regido central um buraco negro com cerca de 10° M,,.
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Em NGC 4594 é possivel, utilizando os dados espectroscépicos do HST, remover a
contribuicdo do bojo e analisar o efeito do SMBH central de 10° M, (kormendy et al,
1996, ApJL, 473.L91)




9.3” 4.65"

A
4

V-1=2.3=preto 'y

NGC 4594

V-I=1.6=branco

6.2

Observe como as linhas
espectrais sdo mais
alargadas na regiao
central. Qual seria a
razao deste efeito?
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associado ao SMBH. O
espectro  desta regiao
central é tipico de um mini
quasar.




M31's intriguing nucleus

Hubble telescope observations have yielded insights into the Andromeda
Galaxy's (M31's) complex nucleus. New images from Hubble uncovered a
disk of young, hot, blue stars swirling around a supermassive black hole.
The disk is nested inside an elliptical ring of older, cooler, red stars, seen

in previous Hubble observations. The inset images show
M31's bright core and a view of the entire galaxy.

Supermassive

Ring of older, e A black
cooler, red stars 4% (

Disk of young,
hot, blue stars

Concentration
of red stars

hole

M31 nucleus
(HST image)

M31 image: R. Gendler

A nossa galaxia
vizinha, M31, também
apresenta evidéncias
de conter um SMBH
central com cerca de
10”7 M. Ao que parece
este objeto central
massivo induziu a
presenca de um disco
interno de estrelas de
quentes e mais jovens
circundado por um
segundo disco de
estrelas vermelhas.

Qual é a resolugao
angular necessdria
para resolver o raio
de influéncia do
buraco negro de
M31?
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A distribuicao de velocidade de
rotacao e dispersao de
velocidades indicam a
presenca de um objeto central
com cerca de 3,3 x 107 M,...

Sabendo que M31 esta a
812 Kpc estime a
distancia entre as
componentes P1 e p2.
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A escala destas imagens é igual a 284". Sabendo que a
distancia de NGC 1275 é igual a 78,7 Mpc estime a escala
linear destas distorgoes.

Observagoes com o satélite de raios-X Chandra na regiao
central do aglomerado de Perseus durante 53 horas, e
aplicando uma técnica de subtracao de imagem, detectou-
se indicios de ondas acusticas possivelmente produzidas
pela acresg¢ao violenta de massa em um SMBH na radio-




-

Raios-X Chandra

Continuo Radio
NRAO

"Em Centaurus-A a faixa de poeira fria parece ser cortada
pela emissdao de dois jatos de particulas relativisticas
21 cm NRAO ' cuja origem seslocaliza no S[VIBH no centro do objeto.



As observacoes do
VLA do SMBH da via
Lactea ilustram a
interacao deste com o
material vizinho. A cor
vermelha representa o
gas frio, o verde o gas
morno ionizado e em
azul as estrelas
orbitando a regiao.
Observe a estrutura
espiral de trés bracos
presente no gas

ionizado e que parece
emergir do objeto
central.

SGR A estd a cerca de
794 Kpc. Qual é a
escala das menores
estruturas que podem
ser resolvidas no centro
da Via Lactea? Qual é a
dimensao do anel de
gas frio? Porque ele ndo
cai sobre a regido
central?




De alguma forma a
presenca dos SMBHs se
relaciona com os bojos
como mostra a correlacao
entre a dispersao de
velocidade dos bojos (o) e
a massa dos SMBHs.
Atualmente sabe-se da
existéncia de SMBHs em
um grande numero de
galaxias préximas. Uma
versao atualizada da
relagao Mg, x o em bojos de
galaxias baseada em 49
medidas e 19 limites
superiores mostra que a
massa destes objetos em
unidades solares é dada
por

LOQ(MSMBH/M®)~8, 12+
4.24L0g(0/200 km/s)

com um desvio quadratico
médio da ordem de 0,44
(Gultekin et al, 2009, ApJ,
698, 198).
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Utilize a relagao Faber-Jackson para
estimar a relagao entre a massa do SMBH
e a massa total das galdxias elipticas.




Uma relagcdao analoga existe ainda
entre a massa dos SMBHs e a
luminosidade do bojo das galaxias

Log(Msygn/Mo)~8,95+1,11Log (Ly/Lyc)

com um desvio quadratico de 0,38
que é menor do que o observado na
relacio com a dispersao de
velocidades dos bojos. Este
resultado é um tanto surpreendente
dada a diferenca de escalas entre as
dimensdes do bojo (3-5 kpc) e da
regiao de influéncia do SMBH

Rini~GMgypH/0?
~45pc (Mgygn/108M_)(c/100 km/s)2

De alguma forma esta relagao indica
que a evolugcao dos buracos negros
supermassivos deve estar associada
a proépria evolugao do bojo das
galaxias.

M (M)

Qual é o raio do horizonte causal de
um BH de 10? Msun?
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Cenario de Formacao de um SMBH por Acrescao

- @-
N

Nas fases uma estrela expele que através da captura
finais de sua o envelope e forma de massa se transforma
evolucao um buraco negro em um SMBH

O problema com este cenario é que a maxima taxa de acres¢cao ocorre quando o gas
capturado libera a luminosidade de Eddington e neste caso é possivel mostrar que a massa
do BH duplica a cada tg.~107anos. Portanto a sua massa total deve evoluir segundo

Mg,=2M, exp(t/tg)

Supondo que a semente inicial seja da ordem de uma massa estelar sao necessarios cerca
de 700 milhées de anos para formar um SMBH tipico. O problema é que os SMBH sao os
motores dos quasares e existem alguns destes objetos em z~7,085 quando o Universo tinha
uma idade maxima de 759 milhdes de anos. Como explicar que os SMBHs ja estavam
formados nesta época se incluirmos o tempo de formacao das galaxias e a evolugao das
estrelas progenitoras?



Algumas possiveis alternativas para evitar esta dificuldade sao:

1. Talvez os SMBHs se formaram hierarquicamente através de fusdées multiplas entre
sistemas menos massivos. Durante o evento de fusao deve ter ocorrido um intenso
episédio de formacao estelar pela compressao do gas. Isto deve ter alterado as
caracteristicas iniciais dos objetos transformando-os em sistemas esferoidais. Ao
mesmo tempo os MBHs dos dois, ou mais, objetos se acomodaram na regiao central por
efeito da friccao dinamica. Apdés algum tempo deve ter ocorrido uma fusao dos MBHs
gerando os objetos que observamos hoje no centro dos grandes esferoides.

|

2. Talvez os SMBHs se formaram através de sementes cosmoldégicas primordiais que
surgiram no préprio Big Bang. Neste caso pode ser que parte do gas que formou as
galaxias foi desviado para a regiao central aumentando gradualmente a massa dos
buracos negros primordiais. Apds o episodio inicial de formacao dos grandes bojos e
galaxias elipticas o suprimento de gas foi interrompido e os SMBHs adquiriram massas
proporcionalmente ao reservatorio inicial justificando assim a relacao desta com a

massa do bojo. .




Mesmo galaxias
espirais que no inicio
estivessem
desprovidas de um
esferoide central
poderiam desenvolver
MBHs através das
instabilidades
geradas em seus
discos. Estas
instabilidades
espirais poderiam
eventualmente evoluir
para a formacao de
fortes barras.

Estas barras podem
canalizar material do
disco alimentando a
regiao central e
eventualmente
criando, ou
alimentando uma
semente de MBH pré-
existente.

Este processo pode
gerar uma regiao central
conhecida como o
pseudo-bojo muito
semelhante em varios
aspectos aos chamados
bojos classicos. E na
regiao nuclear este
processo de acrescao
criaria um MBH.




6.2 Modelo Unificado

Halo de

Nuvens de
Gas e Poeira

Conforme suspeitava-se desde os
anos de 1950 acredita-se atualmente
que o principal mecanismo de
alimentacao dos nucleos ativos de
galaxias (AGN) se deva a presenga de
um SMBH que captura parte do gas
ali existente (Urry, Padovani, 1995).
Para conservar o momentum angular
total a captura deste material forma
uma estrutura conhecida como o
disco de acrescao. A forte emissao
de radiacao ocorre preferencialmente
pelos polos e favorece o surgimento
de um toro de gas e poeira mais fria
na regiao equatorial. Dependendo do
angulo de observacao este objeto
poderia ser identificado com
diferentes caracteristicas
observacionais.

Blazar

Jato l
Nuvens

“ / Seyfert 1

Seyfert 2

Disco de
Acrescao

SMBH



O processo de captura do material pode ser aproximadamente descrito pelo potencial
newtoniano modificado U=-GM/(R-Rg), sendo Ry =2GM/c? o raio de Schwarzschild. O
movimento de uma particula deve preservar a energia e o momentum angular e pode ser
descrita pelo potencial efetivo

U,=L2/2R2 - GM/(R-Rg)

A condicao para que ocorra uma O6rbita circular é que ocorra um minimo do potencial
efetivo, ou seja dU_/0R=0 e d2U_/dR?>0. No caso newtoniano as oOrbitas sao sempre estaveis.
No caso relativistico ocorre um ponto critico quando d?U_/0R?=0 e a segunda derivada troca
de sinal. Utilizando o potencial efetivo acima pode ser facilmente verificado que o caso
critico ocorre quando R=3Rg a partir de onde as 6rbitas inferiores sao instaveis.

Como a energia total por unidade de massa de uma particula é dada por
E=1/2 Vg2+ U,

resulta que na ultima érbita estavel (V;=0) a energia total por unidade de massa da particula
sera

E =-1/16 c?

Neste ponto a energia de ligagcao da particula sera a diferenca entre a sua energia no infinito
(E=0) e a energia desta ultima orbita estavel e portanto E,=1/16¢c2. Ao ser capturada pelo BH
a particula vai emitindo energia continuamente e o resultado final € que o montante
equivalente a energia de ligacao retorna ao meio na forma de fétons.



A consequéncia final deste processo é que a eficiéncia do BH em produzir energia
eletromagnética a partir do material capturado é emc2= 0,0625 mc2 o que equivale a cerca de
6% da massa de repouso. Esta eficiéncia é enorme quando comparada com a fusao nuclear
que libera 0,01% da massa de repouso do material. Desde os anos de 1950 este é um dos
principais argumentos em favor do uso dos SMBHs como motores centrais dos AGNs.

O resultado final é que se fosse possivel operar um AGN com a maxima eficiéncia entao a

sua luminosidade seria Qual deve ser a taxa de captura de um SMBH para que o
mesmo possa liberar uma luminosidade equivalente a 100
L=¢ c2 dm/dt vezes a luminosidade da Via Ldctea? Mantendo esta taxa

de captura qual seria a massa do SMBH em 10'° anos?

Potencial Efetivo

0,2 prrrrmmmm e ——Newtoniano

N 1 S ——Relativistico

R/R,



Existe no entanto uma outra limitacao fisica que impoée um Ilimite maximo a
luminosidade dos AGNs. Os féotons expelidos transportam consigo momentum e
portanto sao capazes de exercer pressao contra os elétrons presentes na regiao
central. Como a energia dos fétons é E=pc resulta que pressao de radiacao depende
diretamente do fluxo F, emergente [ P, ,=Forca/Area=(Ap/At)/AA=AE/(cAAAt)=F,/c ] e
portanto

P..q=L/(41Tr?c)

A interacao destes féotons com os elétrons se da através da secao de choque de
Thomson (o,) e em consequéncia o modulo da forga radial exercida pela radiagao sera

F,.q= 0. L/(41rr%c)
Para que o processo de emissao da radiacao seja mantido em operagao é necessario
que a forgca gravitacional sobre os pares elétrons+prétons supere a pressao de

radiacao, caso contrario o suprimento de material para a fonte central deve ser
interrompido. Portanto,

o L/(41rr2c)<GMm /r?

Resultando que a luminosidade do AGN deva ser inferior ao limite de Eddington

Le=4mwGem, /o, M= 1.26 x 1038 (M/M,)) ergs/s Qual deve ser a taxa de captura
para que um SMBH de 10° Mg
emita no limite de Eddington?




No entanto para viabilizar este processo é preciso encaminhar ainda uma solucao para o
problema do transporte do momentum angular do material a ser capturado. No circulo
solar, por exemplo, a velocidade de rotacao é da ordem de 220 km/s e como estamos a
cerca de 10 Kpc do nucleo o conteudo médio de momentum angular por unidade de
massa é da ordem de L/m ~2 200 km/s.kpc.

Para alimentar o SMBH este material teria que ser transportado inicialmente para a regiao
do raio de influéncia central onde o material deveria atingir um conteido de momentum
angular da ordem de L/m=0oR, ;=GMg,z4/0 € considerando uma dispersao central de
velocidades da ordem de 0=300 km/s obtemos L/m~1,5 10-3 km/s.kpc. E preciso explicar
como o material que estava no disco perdeu 5 ordens de magnitude do momentum
angular inicial! Possivelmente uma parte deste momentum angular poderia ser perdido
através da influéncia de perturbagcdées nao axissimétricas como barras por exemplo, mas
esta € uma questao ainda em debate.

Supondo que o material tenha atingido a regiao da esfera de influéncia ainda temos que
explicar como o mesmo atingiu a regiao da ultima o6rbita estavel onde o seu conteudo de
momentum angular é

L/m~(27/2)1/2 GMSMBH/C2

O que resulta em L/m~5,4 106 km/s.kpc. E impossivel realizar esta tarefa através de um
colapso esfericamente simétrico do material capturado.

A solucao adotada consiste em supor que o material forme um disco de acrescao e va
perdendo gradualmente parte do seu momentum angular gracas aos efeitos da
turbuléncia e/ou da viscosidade.



A estrutura ao lado é um
modelo matematico
mais realista que foi
usado por Elvis (2000,
ApJ, 545, 63) para
simular as principais
caracteristicas dos
AGNs. O material
capturado proporciona
uma luminosidade que
por sua vez forca a
expulsao de parte

material nas imediacoes
do disco acrescao
com uma dimensao
radial da ordem de

centésimos de parsecs.
O fluxo de gas quente
emerge da regiao central
do disco de acrescao
expelindo o gas da
regiao interna do toro a
altas velocidades.
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vento?
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Acredita-se que a estrutura do toro em torno do disco de acrescao seja composta de gas
ionizado e de nuvens que se movimentam em altas velocidades nos seus limites
externos. A presenca destas nuvens é fundamental para entender as diferencgas
observacionais que existem entre os diversos AGNs e as larguras das linhas de emissao.



Estima-se que a
dimensao da
regiao do toro
varie entre 10 a
100 pc. Por outro
lado o disco de
acrescao deve ter
no maximo uma
fracao de
parsecs.

This angle sees the BLR
Classifies as Sy 1

Narrow Line Region

Dust and Gas
Torus

0.1-1pc

*his mngla does Central engine & BLR

not see BLR, only
scattered light.
Classifies as Sy 2

- >

10 - 100pc

Qual deve ser a distancia minima de
um objeto para que possamos
resolver o toro com os atuais limites
maximos de resolugcdo (~0,001")? E o
disco de acres¢cao?




Esta é uma visao
tridimensional do
modelo de Elvis (2000,
ApJ, 545,63) ©para

explicar a taxonomia
dos diferentes tipos
de AGNs observados
na natureza.
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Em 1943 o astrébnomo
americano Karl Seyfert (1943,
ApJ, 97,28) identificou pela
primeira vez a classe de AGNs
que se tornaria conhecida
como as galaxias de Seyfert. O
que chamou a atencao desde
entao foram a presenca de
linhas de emissao muito
alargadas indicando campos
de velocidade de até 8000
km/s na regidao central destes
objetos. Estas velocidades
indicavam a presenga de um
fenédmeno extremamente
energético, bem distinto até
mesmo das estrelas mais
massivas. Desde esta data os
observadores comegaram a se
preocupar com a identificacao
observacional objetiva dos
AGNs que atualmente ¢é
realizada comparando-se as
propriedades taxonémicas
consideradas mais relevantes.

1
6.3 Principais Propriedades N\ / _\i
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1. Dimensoes angulares muito reduzidas

Mesmo nos AGN’s suficientemente préoximos é possivel observar que toda a
luminosidade parece se originar em uma fonte aparentemente pontual cujo brilho pode
ser superior ao da populacao estelar da galaxia como um todo!

Em NGC 1068, por
exemplo, a resolucéo | Nuclear reflection N GC 1068
.. cone (HST/FOC)

dos telescopios em

solo equivale a cerca - Radio jet
de 60 pc (1”’). Mesmo a (MERLIN)
resolucao do telescépio '
espacial nao permite
observar o disco de
acresc¢ao. Somente com
a resolucao das
observagcoes radio em
VLBA talvez estejamos
no limite de observar

detalhes da regido do [ ; i;;;, = sny Y

toro central (Gallimore,

2004).

Obscuring torus ?

A distancia de NGC 1068 | .3 - ; (VLBA)
é cerca de 12,25 Mpc. bt 5

Qual é a escala linear
das imagens ao lado?




2. Luminosidades Elevadas

A luminosidade tipica dos AGNs varia na faixa 1042 — 1048 erg/s. Considerando-se que
para uma galaxia tipica L* ~104 erg/s podemos perceber que existem casos em que o
AGN pode ser varias ordens de magnitude mais brilhantes que uma galaxia tipica.
3C273, por exemplo, tem uma magnitude aparente da ordem de 12,8, z~0,158 e dada a
sua distancia (d~650 Mpc) obtém-se que M,g5~-26,7 ou cerca de 100 vezes maior que a
da Via Lactea!

QSO 3C273
O brilho de 3C273 é HST = ACS/HRC Coronagraph
tao elevado que A. Martel (JHU)

mesmo nas

imagens diretas de

HST nao se

percebe

claramente a

galaxia hospedeira.
Somente ao retirar
a contribuicao do
AGN ¢é possivel
detectar a
nebulosidade
associada a galaxia -
(Martel et al, 2003). o

65,000 light-years

20 kiloparsecs

Estime a taxa de acres¢cao para que 3C273 opere no limite de Eddington.
Estime a dimensdo da galaxia hospedeira.




3. Distribuicao Espectral de Energia

A distribuicao espectral de energia dos AGNs é muito diversa tanto das estrelas como das
galaxias normais. A figura abaixo mostra uma distribuicao espectral de energia (SED) da
galaxia M101. Observe a queda acentuada da emissao na regiao de baixas frequéncias
indicando que estamos vendo uma composicao de varios corpos negros devidos as
estrelas. Trata-se de um espectro de natureza térmica gerado nas atmosferas estelares.
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Compare agora com a SED do quasar 3C 273 onde percebe-se claramente uma
elevacao sistematica na forma de uma lei de poténcia mesmo na regiao de baixas
frequéncias. Este tipo de espectro foi denominado como nao-térmico ja que nao podia
ser facilmente interpretado como uma superposicao de varios corpos negros. A origem
da emissao radio associada com os AGNs esta ligada a emissao sincrotron de elétrons
relativisticos espiralando em um campo magnético.
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Sabendo que 3C273 estd a uma distancia de 650 Mpc estime
a dimensdo da regido responsdvel pela emissdo em 2cm.
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Recentemente Prieto et al (2010) apresentaram uma compilagcao da SED de alguns
AGNs mais bem observados. Nesta figura as SEDs ja foram corrigidas pela
contaminacgao devido a galaxia hospedeira.




No dominio 6ptico-IR acredita-se que a radiagdo ocorra no préprio disco de acrescio. A
medida que o material é capturado a sua energia potencial (U) vai se modificando e
parte dela é convertida em energia cinética (K). O campo gravitacional comprime e
aquece o gas e este aquecimento provoca a emissao de féotons. Como o material do
disco deve perder momentum angular a concepgao é que ocorra uma evolugao gradual
préxima do estado de virializacdo. Em um sistema que evolui gradualmente em
equilibrio do Virial temos que 2K+U=0 e ao mesmo tempo K+U=E. Suponhamos que em
um dado instante o material em uma determinada camada tenha uma energia
E,=K,+U,=U,/2. Ao cair para a posicao um pouco mais interna a sua energia passa a ser
E,=K,+U,=U,/2. Portanto houve neste processo uma variagcdo da energia mecanica
AE=(U,-U,)/2= A U/2 e como a energia total deve ser conservar conclui-se que uma
quantidade equivalente a metade da variacao da energia potencial deve ser emitida pelo
disco de acrescgao.




A SED (Distribuicao Espectral de Energia) do disco de acrescao pode ser obtida
integrando-se a emissao de cada camada do disco. A luminosidade, L, de uma dada
camada equivale a taxa de producao de energia obtida através da compressao do
material pelo campo gravitacional

AW/At= GM/R? AR dM/dt

onde dM/dt representa a taxa de captura na direcao da regiao interna. A luminosidade
local emitida equivale portanto a metade desta variacao dividida pela area da camada

L=1/2 GM/R? AR dM/dt 1/(mRAR) = k/R3

Supondo que a emissado obedeca localmente a um espectro de corpo negro ( L=cte T4)
a temperatura local do disco sera T=kR34, Na emissdo de corpo negro a maioria dos
fotons é emitida proxima ao pico da distribuicido no comprimento de onda A, ,=aT'. O
resultado é que a regiao responsavel pela emissao deve estar a uma distancia radial
R=kA%?3 indicando que os fétons de maior energia proveem da regiao interna do disco.

E possivel mostrar que se o perfil de temperatura seguir uma lei de poténcia, T=kRP,
entao o espectro resultante sera

F\ =k A -3+2ip

Indicando que o espectro resultante sera também uma lei de poténcia. Acredita-se que
o espectro optico-IR em lei de poténcia observado nos AGNs seja o resultado deste
processo que ocorre no disco de acrescgao.



4. Fortes Linhas de Emissao

A excegdo dos Blazares uma das caracteristicas mais marcantes dos AGNs sio as
fortes linhas de emissao alargadas que nao estao presentes nas galaxias normais.

LI I | UL L L I L L L L L I 1 l LU I | SL L T T T O 1 I I LB UL
- TN S — | Seyfert 1 —
8 |— 1 NGC 4151 ]
o BL Lac object 41 F 3
o F 0814+425 il ____M [ i
52— —~ ANy ) —
g ') ~ l Ll | I Ll 11 L1 1 l I 11 L1l 11 1 1 | -l 11 I )N T | A RAi | I . - I L1 1
T B LI I | L UL L I UL L L | _l LI I LI ULUELELBLIRIIL | BLEUELELEL B I LI l_
E 8 — — Seyfert 2 —
o [ M\j\} J L NGC 4941 N
. AL 1 F B
- Mean quasar ™ -4 F .
22— — Mmr‘ =
: | Bl :
0 1 | | 1 l 1 L1 0 1 11 1 I 11 L1 1 1 1 1 11 ) | A A RN I L1 1 111111 I L 11111
4000 5000 4000 65000 8000
_l | L I | ) 151 5 | | I "y rrrrerra l L L L 1 I_ _l LI ] LU LRI B ] l Fre e l_
8 — LINER — BLRG -
8 - NGC 4579 i 3¢ 3980.3 7
>\4 - MM&fM "“'V: - 'ﬂj —
:%’ 2 :H]ﬂvmf = ’, = I - N =
20 [ | I Ll Ll I )0 | Y | I Ll L1l Ll ) . AN | . - l Ll l
) _l | I UpUBLUBLEL LIL U I 1T rrrrrra | LI L L 1 I— B LI LI UL LU LUBUBUBUBUBLEL L I LU l_
Hel il — | NLRG -
8| ¥ ; P_‘ [ Cygnus |A i
- ormal galaxy =l -
= oy NGC 3368 -1 O B
2 — — = ! —
0 —l 111 L1111 1 11 l ) N | I I | l ) I 1 l— —l 11 l )l v H L"‘["{"‘l | i (e i O | ‘['l'{ | 1 ~
4000 5000 8000 4000 5000 8000

Emitted weavelength (&)



O gas aquecido e rarefeito emite tanto linhas permitidas como linhas proibidas. As
linhas proibidas sao decorrentes de transigoes atdmicas nao permitidas pelas regras
de selecao da mecanica quantica. Apesar do nome sempre existe uma pequena
probabilidade destas transicoes ocorrerem e por isto sao também denominadas
transicoes de estados meta estaveis. Normalmente as linhas permitidas ocorrem
através de transigdoes cuja meia vida é da ordem de alguns micro segundos. Em
contrapartida as linhas proibidas ocorrem em transicées com meia vida da ordem de
milissegundos muito mais longas portanto. As linhas proibidas sao normalmente
observadas quando a densidade do gas é muito baixa ja que em densidades mais
elevadas ( >10° cm= ) as transicoes ocorrem com muito maior probabilidade através
das linhas permitidas que de-excitam rapidamente os elétrons presentes nos niveis
mais energéticos . A nomenclatura usual consiste em indicar as linhas proibidas
entre colchetes e as mais comumente observadas em AGNs sao:

[O1] 6300 A, [OI1]3726 A, [O11]3729 A , [OI11]5007A, [O111]4959A, [OII1]4363A
[NeV] 3426 A, [SI1]6716 A, [SI1]6731 A, [NII]6583A, [NII]6548A

Porqgue é necessdrio supor que as
temperaturas na regido emissora sdo
elevadas a partir da identificagdo de linhas
de alta ionizagdo? Vocé acha que linhas de
elementos com graus de ionizagdo muito
distintos podem ser emitidos em uma mesma
regiao?




Varias das linhas de emissao dos AGNs, como NGC 4151 na figura abaixo, sao de
atomos fortemente ionizados, tanto nas linhas permitidas como proibidas, indicando a
existéncia de condicoes extremas de temperatura e densidade eletrénica.
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B. Variabilidade

Em varios AGNs observa-se a
presencga de uma forte
variabilidade conforme ilustrado
nos objetos ao lado. Observe que
a escala temporal dessa
variabilidade vai desde semanas
até anos. Esta variabilidade
indica que as regides emissoras
devem ter dimensoes intrinsecas
da ordem de L~ct, para que a
informacao fisica possa ser
transmitidas coerentemente.
Como

L ~0,3 pc (t/1 ano)

resulta que as flutuacoées de
curto periodo devem muito
provavelmente ocorrer nas
imediacoes do disco de acrescao
destes objetos.

Flutuagcoes na regiado do toro devem
induzir variabilidades em qual escala
de tempo?
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Em alguns casos extremos como o do quasar PKS 2155-304 (Pian, 1997, ApJ, 486, 784) é
possivel perceber variagbes em escalas de dias. A origem desta variabilidade ainda é
motivo de controvérsia (Gaskell, 2008). Possivelmente parte destas variagcbes possa se
originar na regiao do disco de acrescao responsavel pela emissao do pico UV, Big Blue
Bump, ocorrendo posteriormente um reprocessamento dos fétons para outras regides
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No caso dos AGNs a
polarizacao é mais frequente
se situando na faixa ~0,5 -2 %.
Mas alguns destes objetos L —
apresentam forte polarizagao '
~10% como a galaxia |
ultraluminosa IRAS 11058-
1131 (Young et al, 1993,
MNRAS, 260, L1). 5|
Curiosamente o espectro da

luz polarizada é do tipo )21/5200/ 6400 6600 6800
. e . Wavelength Angstroms
enquanto o objeto é de tipo 2.

A luz nao polarizada se origina no toro rico em poeira. Mas o objeto emite
uma vasta quantidade de fétons na direcao ortogonal a nossa linha de
visada. Portanto , o espectro na luz polarizada nos mostra o que esta
ocorrendo nesta outra direcao e reforca a teoria do disco + toro.
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7. Emissao Radio

Outra caracteristica
importante dos AGNs é a sua
forte emissao radio. Um
exemplo é a radio fonte
Cygnus A onde os lobos da
emissao radio estao bem
distantes da fonte central

(Perley, 1984).

drawing of Cygnus A

radio lobe

radio lobe

A interpretacao deste fato é que a
emissao radio se deve a um fluxo de
elétrons relativisticos espiralando
no campo magnético da galaxia

hospedeira. Por este motivo a
extensao dos lobos radio pode ser
gigantesca comparada com as
dimensodes da galaxia hospedeira.

Cygnus A estd a 234 Mpc. Estime a
distancia média dos dois lobos ao
objeto central e também as suas
dimensoes.




Usando o paradigma do
modelo unificado explique a
origem destas velocidades

This angle sees the BLR
Classifies as Sy 1

Narrow Line Region '4

6.4 Galaxias de Seyfert | tao elevadas.

As galaxias de Seyfert sao AGNs de baixa
luminosidade com magnitudes absolutas
Mg>-21,5. Apresentam um  nucleo
semelhante aos quasares mas a galaxia
hospedeira é claramente visivel. Estes
objetos sao identificados
espectroscopicamente pela presenca de
linhas de emissao de alta ionizacao em
seu nucleo. A maioria sao de galaxias
espirais. Existem dois tipos desta classe.

Dust and Gas
Torus

0.1-1pc

This angle does X Central engine & BLR

not see BLR, only %
scattered light.

Classifies as Sy 2 - >
10 - 100pc

As do tipo 1 apresentam dois conjuntos de linhas de emissao superpostas. Um destes
conjuntos é caracterizado por um gas ionizado de baixas densidades eletrénicas
(ng~103-105 cm-3) e com dispersao de velocidades da ordem de algumas centenas de
Km/s. Esta regiao produz as chamadas linhas estreitas. Um segundo conjunto,
somente de linhas permitidas, apresentam larguras de até 104 km/s. A auséncia de
linhas proibidas com este alargamento indica que a regiao emissora deve ter
densidade eletrénica superior a cerca de 10° cm=3.

Nas galaxias de Seyfert do tipo 2 somente as linhas estreitas estao presentes.

Uma classe independente de objetos sao os LINERs (Low lonization Nuclear Emission-
Line Regions) se assemelham as Seyfert 2 mas com a diferenga de que as linhas de
baixa ionizagdo, como [OI]6300A e [NII]6548,6583 A, sdo relativamente mais intensas.
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A identificacao espectroscépica das galaxias de Seyfert depende da adocgao

de

critérios especificos sobre a intensidade relativa das linhas. Um exemplo destes
critérios encontra-se na figura abaixo extraida de Ho (2008).

Podemos verificar que as regioes HIl apresentam um comportamento bastante distinto
da intensidade das linhas de emissao relativamente as linhas permitidas do Hidrogénio.
Nas galaxias de Seyfert , e também nos Liners, apesar de que a razao [OIll]/HB seja
semelhante as regidoes HIl mais excitadas, podemos perceber que as razées [NIl]/Ha,
[Sll]/Ha e [OI)/Ha apresentam valores sistematicamente mais elevadas. Existe no
entanto uma zona de transicao em que a distingcao se torna menos evidente.
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6.5 Quasares

Os quasares formam a classe de AGNs mais luminosos do
Universo local, Mg <-21,5, e se distinguem das galaxias de
Seyfert pelo fato de nao serem resolvidos espacialmente. As
imagens destes objetos se parecem com objetos estelares
quando vistos no levantamento de Palomar. No entanto, as
observagoes mais recentes mostraram que varios destes objetos
sao de fatos circundados por uma imagem difusa associada a
uma galaxia hospedeira. Esta descoberta indica que o fenémeno
que chamamos de quasar deve estar associado a uma fase na
evolugao das galaxias.

s Djorgovski et al 2007

Porque é tao
surpreendente
a descoberta
de um sistema
triplo de
quasares?
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Um exemplo classico de quasar é o objeto 3C273
que tem a aparéncia de uma estrela brilhante
(m~12,86) e no entanto trata-se de um AGN situado
em uma galaxia distante com z=0,158 (d~650 Mpc).
Este é o quasar mais préoximo da nossa Galaxia e
por isso um dos mais bem estudados.

Estime as velocidades
associadas ao
alargamento das linhas
permitidas deste objeto.
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A distribuicao de
energia do AGN
em 3C273 é tao
dominante que
ofusca :
emissao térmica
da galaxia
hospedeira,
provavelmente
uma E4,
ilustrada pelo
espectro na cor
azul (Soldi et al ,
2008).
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3C 273’s Database: 5GHz lightcurve 3C 273's Database: K lightcurve
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6.6 Radioqgalaxias

As primeiras radiogalaxias foram descobertas através de levantamentos como o Third
Cambridge Catalog of Radio Source (3C). A identificagcao da contrapartida optica destas
radiofontes apontou para a existéncia dos Quasi Stellar Radiosources (QSR), que eram
objetos nao resolvidos associados aos quasares. A categoria dos objetos resolvidos
recebeu o nome de radiogalaxias. Atualmente esta distincao deixou de ser tao relevante
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As radio galaxias sao normalmente associadas a jatos em
galaxias elipticas, e apresentam uma forte emissao radio. A
energia associada a emissao seria gerada por um buraco negro
supermassivo que provoca o surgimento de jatos de particulas
relativisticas ejetadas a grandes distancias do objeto central.

A distancia de NGC 5532 é da ordem de 110 Mpc. Estime a
dimensao dos lobos e a sua distancia ao objeto central.

» Radio Quiet

Um exemplo de radio galaxia é a
fonte 3C 296 associada a galaxia
eliptica NGC 5532 vista ao lado
(Laing, 2006). As particulas de
altas energias sao mantidas
confinadas em um jato fortemente
colimado que emerge da regiao
central da galaxia. A velocidade do
jato é comparavel a da luz e a
plumas se estendem a distancias
da ordem de 150 kpc.




Outro exemplo de
radio galaxia pode
ser visto em
Centaurus A (NGC
5128). Na figura ao
lado vemos uma
superposicao da
imagem radio do
VLA em uma
imagem Optica do
objeto. Observe a
estensao da
emissao radio e a

colimacao do jato
na regiao central(
Burns et al, 1983).

A distancia de NGC
5532 é da ordem de
110 Mpc. Estime a
dimensao dos lobos e
a sua distancia ao
objeto central.




Esta imagem de alta resolugcao do HST mostra uma tentativa de resolver a regiao
central onde se localiza o buraco negro central.




Nesta imagem
obtida com o
satélite Chandra
vemos a
emissao em raio
X associada ao
jato de
Centaurus A
(azul)
superposta a
imagem em
radio do VLA
(vermellho). A
maior parte da
emissao X
ocorre fora da
regiao colimada
quando o jato
colide com
particulas do
gas interestelar
do objeto.




6.7 Blazares

Os Blazares sao AGNs que mostram uma forte variabilidade no continuo, com forte
variagcao de fluxo e alta polarizacao. Um protétipo desta classe de AGNs é o objeto Bl
Lac visto ao lado. Durante algum tempo este objeto foi confundido com uma estrela
devido ao fato do seu espectro nao conter linhas de emissao tipicas dos AGNs (McLeod
1971). Posteriormente (Miller, 1978) descobriu-se tratar de um quasNar em z=0,07.
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Nestas imagens de BL
Lac obtidas por VLBA
podemos perceber
como a forma do jato
varia em escalas de
alguns anos.

Estime a qual escala
de tempo e

estas
devem

dimensoes
variagoes
estar ocorrendo.
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6.8 Problemas

1. Mostre que a regiao onde o efeito de um SMBH domina a curva de rotagao satisfaz a
condicao Mg,=2M.(r). Estime o raio desta regidao no caso da Galaxia sabendo que a
densidade de estrelas nesta regiao é cerca de 10® My/pc3. O que impede que estas
estrelas ainda nao tenham sido capturadas selo SMBH?

2. A qual distancia uma estrela como o Sol deve se aproximar do SMBH galactico antes
que a sua estrutura seja rompida pelas forcas de maré? Repita esta estimativa para
analisar a sobrevivéncia de um sistema planetario como o nosso.

3. O grafico apresentado no slide seguinte mostra a curva de dispersao de velocidade
central da galaxia NGC 3115 ao longo do semieixo maior. A partir deste grafico estime o
gradiente do/dr e o gradiente logaritmico d In o/d In r. Estime a massa do SMBH de
NGC 3115 a partir destes dados. Na sua opiniao quais seriam as principais limitagoes e
aproximacoes envolvidas nesta estimativa?

4. Em qual situagao orbital as estimativas de massa dos SMBH seriam maiores: (1) nas
orbitas radiais; (2) ou nas 6rbitas tangenciais?

5. Estime o raio de influéncia do SMBH no centro da nossa Galaxia.






6. A velocidade interna de dispersao em um aglomerado globular como w-centauri é da
ordem de 17 km/s. Qual seria a massa de um possivel BH deste sistema se for obedecida
a mesma relagao observada nas galaxias?

7. Mostre que se a taxa de captura de massa por parte de um SMBH de massa M é dM=k
Mdt entao
Mg,=2M, exp(t/tg)

8. Um dos quasares mais luminosos do Universo é a radiofonte 3C454.3 com uma
magnitude absoluta Mg;=-31,4. Supondo que ele opere na luminosidade de Eddington qual
seria a taxa de acres¢ao necessaria?

9. O que vocé acha que poderia ocorrer com a atmosfera da Terra se o SMBH da Via
Lactea se tornasse um quasar com o cone de luz apontado para o sistema solar?



