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RESUMO

Uma das maiores previsoes da Relatividade Geral de Einstein foi a existéncia de buracos negros, que
até hoje € um assunto 'novo’ que gera muito material e estudo. Aqui apresentamos alguns resultados da
Relatividade Geral de Einstein e alguns modelos cosmoldgicos com o intuito de estudar o crescimento
de buracos negros supermassivos a partir de buracos negros semente com diferentes condi¢des impostas
por diferentes modelos cosmoldgicos, unindo a astrofisica e a cosmologia, afim de entender a influéncia
dos parametros escolhidos no resultado final. Além disso, também vemos defini¢des dos tipos buracos
negros, galdxias e nucleos ativos para compreender melhor o funcionamento de um buraco negro no

geral.

PALAVRAS-CHAVE: Gravitacdo. Cosmologia. Buracos Negros. Relatividade Geral.



ABSTRACT

One of the biggest predictions of Einstein’s General Relativity was the existence of black holes,
which until today is a 'new’ subject that generates a lot of material and study. Here we present some
results from Einstein’s General Relativity and some cosmological models in order to study the growth
of supermassive black holes from seed black holes with different conditions imposed by different
cosmological models, relating astrophysics and cosmology, in order to understand the influence of the
chosen parameters on the final result. In addition, we also see definitions of black holes, galaxies and

active nuclei in order to understand the functioning of a black hole in general.

KEYWORDS: Gravitation. Cosmology. Black Holes. General Relativity.
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1 INTRODUCAO

Buscando explicar melhor o Universo € o0 movimento dos corpos no espaco, em 1905 Albert
Einstein nos apresentou uma nova teoria de gravitacdo que mudou os moldes da fisica e astronomia da
época. A Relatividade Geral de Einstein mostrou que a gravidade era muito mais do que uma forga de
atracdo entre corpos massivos e que na verdade os objetos massivos deformam o espago-tempo e seus
movimentos sd0, nada mais que, a trajetoria de menor energia nesse espago-tempo curvo.

A partir dessa nova teoria foi possivel explicar eventos, até entdo sem explicacdo - como a precessiao
do periélio de Mercurio - além de prever novos eventos como a deflexdo da luz pela gravidade, as ondas
gravitacionais e a existéncia de buracos negros. Atualmente muitas dessas previsdes se confirmaram e
uma delas serd nosso objeto de estudo.

Um dos grandes feitos da Relatividade Geral de Einstein foi a previsdo de uma singularidade
no espaco-tempo, onde a massa seria tdo compacta que a densidade tenderia ao infinito, gerando
um campo gravitacional do qual nem a luz escaparia. Assim surgem os buracos negros, que além
de suas singularidades possuem algumas caracteristicas, que 0s separam em grupos, os quais serao
apresentados e discutidos mais a frente no capitulo 4.

Nosso foco serd um tipo especifico de buraco negro, o buraco negro supermassivo, com intuito de
entender onde podem ser encontrados e como se deu sua formagdo. Além de destacar as consequéncias
de diferentes modelos cosmoldgicos no estudo desses objetos, unindo entdo a astrofisica de buracos
negros com a cosmologia.

Afim de aprofundar mais esse trabalho, veremos conceitos importantes até chegar ao nosso objetivo
final, passando por uma revisido de Relatividade Geral no capitulo 2, com intuito de chegar aos
modelos cosmoldgicos apresentados no capitulo 3, esses modelos cosmoldgicos serdo abordados
novamente mais ao fim da discussido. No capitulo 4 comecaremos a explorar a astrofisica, entendendo
melhor o funcionamento e classificacdo dos buracos negros, como identificd-los e onde encontra-los.
No capitulo 5 estudaremos galaxias, seus centros galacticos e nucleos ativos, locais que abrigam nosso
objeto de estudo, os buracos negros supermassivos, nesse capitulo entenderemos como é possivel
encontrar um buraco negro e identifica-lo pela radiacdo observada e ndo apenas pela dinamica dos
seus arredores. Chegando, de fato, mais préximo do objetivo final temos o capitulo 6 que ira nos
introduzir o conceito de acre¢do de matéria nos buracos negros e como esse mecanismo de crescimento
funciona. Por fim, no capitulo 7 apresentaremos a possivel relacio entre os modelos cosmoldgicos e o
crescimento de buracos negros supermassivos a partir de um buraco negro semente e como diferentes

parametros podem influenciar no tempo de crescimento desses buracos negros.
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2 UMA VISITA A RELATIVADE GERAL

A fim de entender a formacao e origem dos buracos negros € necessario uma base fisica e mate-
matica da Relatividade Geral de Einstein, a qual prevé a gravidade como consequéncia da geometria
do espago-tempo, neste capitulo temos como base o livro (WEINBERG, [1972)). A representacdo
matematica da Relatividade Geral € dada pelas equacdes de campo de Einstein que relacionam o
conteudo fisico do Universo, dado pelo tensor energia-momento, com a geometria espaco-temporal,
dada pelos tensor e escalar de curvatura:

Ry — %gw R 87;_4GTW, (2.0.1)
sendo g,,, a métrica do espago-tempo curvo, 7, o tensor de curvatura de Ricci e R o escalar de
curvatura de Ricci, ambos sdo obtidos a partir da contracdo dos indices do Tensor de curvatura de
Rieman (R*,,,), sendo o tensor de Ricci a contragdo do primeiro e do terceiro indice € o escalar, a
contracdo de todos os indices.

Esses tensores de curvatura podem ser escritos em termos da métrica e da conexao afim, que é

definida a partir da métrica e de suas derivadas:

P/\ o 19)\5 (agu(S ag&u 8guu) '

oz oxh ol

22 9

O tensor de Riemann escrito em termos da conexao é dado por:

or*,, or,,
ox”r oxV

Uma primeira solugdo a se analisar € para o vidcuo que gera um tensor de energia-momento nulo,

A o A o A
R uvK — +I /U/F rw'_r ;,LKF vo:

devido a auséncia de matéria e radiac@o e portanto teriamos:

R, =0,

no caso de um espaco tridimensional isso implicaria em um campo gravitacional nulo, ja4 que o tensor
de Riemann seria nulo também, lembrando que no espaco euclidiano para que o tensor de Ricci seja
nulo todas as componentes do tensor de Riemann somadas deveriam ser nulas e portanto 0 mesmo
seria nulo, j4 em um espago quadridimensional com assinatura (+ - - - ) por exemplo, o tensor de
Riemann nao necessariamente seria nulo para que o tensor de Ricci o fosse. Para um espago-tempo
quadridimensional entdo, haveria um campo gravitacional.

A partir de solucdes dessas equagdes € possivel encontrar uma métrica que descreva o espago-tempo
e assim definir modelos cosmoldgicos que representam a evolu¢do do Universo até o presente, além de

fazer previsdes para o futuro e entender melhor o passado.
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2.1 SOLUCAO DE SCHWARZSCHILD

A primeira solugdo para as equagdes de Einstein foi encontrada por Karl Schwarzschild em 1915,
um meés depois da publicacdo do artigo de Einstein. Essa solucao considerava uma métrica radialmente
simétrica em torno de um objeto de massa m e sem termos cruzados de forma que uma coordenada nao
possa interferir nas outras, além disso quando consideradas grandes distancias essa métrica retornaria

a métrica de Minkowski, que representa o espago tempo plano. Sua métrica € dada por:

2Gm dr? ,
d82 = (1 — 2y ) dtz — @ - 7’2(6162 + sm29d¢2), (211)

sendo m a massa de um objeto localizado em r = 0.
Observando o elemento de linha dessa métrica € possivel notar que hd uma singularidade em r = 0

e uma em r = 2m, porém ao calcular o escalar de Kretschmann, dado por:

48G?m?

— pabed
K = R™Rypeq = — 1
c'r

(2.1.2)

Notamos que para » = 2m ndo ha uma singularidade para a curvatura, é apenas uma questao de
sistema de coordenadas. Porém para r = ( existe uma singularidade, a qual chamamos de buraco
negro, um ponto de densidade infinita. Essa foi a primeira solu¢io das equacdes de campo de Einstein
a descrever buracos negros e € também a mais simples, pois descreve apenas buracos negros sem carga

e sem rotacao.

2.2 SOLUCAO DE FRIEDMANN-LEMAITRE-ROBERTSON-WALKER

Apesar de ser uma solu¢do muito satisfatoria para grande parte dos problemas locais nos quais
a gravitacdo de Newton nao € suficiente, a solu¢do de Schwarzschild é uma solugdo para o vacuo
- ela descreve corpos de concentracdo de massa esfericamente simétrica, porém em um referencial
exterior a massa. Essa métrica ja ndo era suficiente quando considerado o principio cosmoldgico, que
considera o Universo como um fluido homogéneo (sem pontos privilegiados) e isotrépico (sem dire¢ao
preferencial), e assim se faz necessdria uma nova solugao.

Na década de 1920 Alexander Friedmann resolveu as equacdes de Eisntein considerando as
particularidades do principio cosmoldgico e assim chegou a métrica hoje chamada de métrica de
Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker devido as colabora¢des dos fisicos e matematicos Howard

Robertson, Arthur Walker e Georges Lemaitre. Cujo elemento de linha é dado por:

2

2 _ 2 742 2
ds® = —c°dt +Cl(t) 1——k'7“2

+ 7r2df* + r’sin®0de? | | (2.2.1)

sendo a(t) o fator de escala que mostra o comportamento das distincias com o passar do tempo e k
uma constante de curvatura que indicard se o Universo € plano, aberto ou fechado.

Essa métrica € essencial para descrever o Universo em diferente condicOes e situagdes, sendo esse
0 primeiro passo para encontrar os modelos cosmoldgicos, entender melhor e fazer previsdes para a

evolucdo do Universo.
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3 MODELOS COSMOLOGICOS

Com a chegada da solucdo FLRW surgiu a possibilidade de trabalhar com modelos que pudessem
descrever o Universo como um todo. Aqui nossa ideia ao estudar modelos cosmolégicos é compreender
a influéncia da escolha de um modelo para estimar o crescimento de um buraco negro supermassivo
a partir de um buraco negro semente, o que serd discutido em mais detalhes no capitulo 7, para isso
utilizamos a referéncia (BAMBI, 2017)).

A fim de chegar a um modelo cosmoldgico é necessério determinar o fator de escala a(t) que
aparece na métrica, para isso € necessdrio determinar a teoria de gravitacdo usada e o contetido material
do Universo. Nossa teoria de gravitacio € a Relatividade Geral de Einstein e caso mais simples é
aquele em que o contetdo material do Universo € descrito pelo tensor energia momento do fluido

perfeito:

utu?

™ = (p+p) + pg", (3.0.1)

2
sendo p a pressdo, p a densidade e u* o vetor quadrivelocidade.

Considerando o principio cosmoldgico, no qual o Universo é homogéneo e isotrépico, a quadri-
velocidade do fluido é dada por u* = (c,0,0,0), jd que ele pode ser tratado como um referencial
inercial.

Injetando esse tensor energia momento nas equacdes de Einstein obtemos as equagdes de Friedmann,
as quais buscardo descrever o Universo. A primeira é obtida ao resolver a equagdo para o termo temporal
(T%):

2
H? = 8;? p— % (3.0.2)

sendo H o parametro de Hubble que € relacionado ao fator de escala pela equagdo: H = %, veremos

mais sobre ele em breve.
A segunda equacio é obtida para os termos espaciais, ( T, 7?2, 733 ) todos eles resultam na
mesma equacdo, dada por:
a At G

Por enquanto entdo temos duas equacgdes e trés variaveis ( a, p, p), portanto precisamos de mais

uma equacdo independente. Juntando a equacgao de estado

p=wp,

sendo w o parametro de estado, um valor associado a cada contetido do Universo a equagdo da

conservacao de energia

VI =0 = p=-3H(p+p),
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chegamos a seguinte equagao:

Lo 3014w (3.0.4)
P a

cuja solugdo, dada por:

p o< a 30Fw) (3.0.5)

mostra a evolucao da densidade de energia em funcao do fator de escala e do pardmetro de estado.
Alguns dos valores do pardmetro de estado que serdo usados nesse trabalho sdo: w = 0 para poeira,
w = % para radiacdo e w = —1 para a constante cosmoldgica.

A equacgdo (3.0.5) possibilita o entendimento de como o conteido do Universo muda com a
passagem do tempo. Dessa forma podemos compreender que o Universo passou por algumas eras nas

quais algum contetudo era dominante e hoje em dia pode ser desprezivel, como veremos mais a frente.

3.1 O UNIVERSO DE EINSTEIN

O primeiro modelo cosmoldgico foi desenvolvido pelo proprio Einstein. Einstein obteve resultados
que indicavam um Universo ndo estético, porém para a época isso era um absurdo. Assim ele alterou
suas equagdes de campo adicionando a constante cosmoldgica (A) que teria um valor bem baixo e
cardter repulsivo afim de equilibrar o carater atrativo da gravidade e anular a derivada segunda do fator

de escala (aceleracdo)

81G Ac? B kc?

H>=—p4+— - 3.1.1
3c2 P 3 a? ( )

a A7 Ac?

- = — 3 — 3.1.2

Esse modelo se mostrou muito instdvel uma vez que com uma minima flutuagdo na densidade de
energia, o modelo colapsava. Einstein abandonou seu modelo por conta dessa instabilidade e também

devido as observagdes de Hubble, que trariam a tona discussdes sobre um Universo em expansao.

3.2 LEIDE HUBBLE

Em 1929, observando nebulosas distantes, o astronomo Edwin Hubble percebeu que essas apresen-
tavam um redshift (deslocamento do espectro para o vermelho) e que sua distancia era proporcional a
velocidade de afastamento, ou seja, quanto mais longe essas nebulosas estavam, mais rapido elas se

afastavam. Assim foi enunciada a lei de Hubble:

v = Hyd, (3.2.1)

sendo v a velocidade de afastamento dessas nebulosas, que mais tarde, com o descobrimento de outras
galdxias externas a Via Lactea no Universo, foram identificadas como galaxias, d suas distancias e H)

o prametro de Hubble atual. O parametro de Hubble H, j4 definido anteriormente, representa a taxa
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de expansdo do Universo, H € o valor do pardmetro de Hubble avaliado no presente, repare que H ¢
func¢do do fator de escala que por sua vez € funcio do tempo, (BAHCALL, [2015).

Isso finalmente deixou claro que o Universo estava em expansao, ja que os corpos distantes estao
cada vez mais se afastando, mesmo diante da forca gravitacional que possui um cardter atrativo. Além
disso, a partir da suposi¢cao que o Universo se expande de forma linear e utilizando a equacdo (3.2.1),

podemos encontrar a possivel idade do Universo ao substituir a velocidade v = %l. Chegamos a relagdo

H():;

Apenas com essa relagdo e utilizando o pardmetro de Hubble atual igual a aproximadamente
70 km/s.Mpc - a cada megaparsec de distincia,a velocidade de afastamento aumenta em 70 km/s -
chegamos a uma idade aproximada de 14 bilhdes de anos. Conforme a lei de Hubble foi se populari-
zando no meio cientifico e sua proposta de calcular a idade do Universo mais conhecida, surgiu uma
nova discussao sobre o que teria acontecido no tempo 0 do Universo.

A Lei de Hubble foi a primeira evidéncia de que o Universo estava se expandindo, mas quando
comecou essa expansio?

Em 1931 Georges Lamaitre sugeriu que no momento 0 da expansio do Universo, toda sua massa
se concentrava em um unico ponto e a partir dessa ideia nasceu a teoria do Big Bang, porém essa
hipétese dependeria do contetido material e modelo cosmoldgico considerado.

Percebemos que ndo € simples encontrar um modelo cosmoldgico que seja bom para descrever o
Universo como um todo e por isso primeiro veremos modelos que descrevem o Universo dominado

por um unico contetdo.

3.3 O UNIVERSO DOMINADO POR MATERIA

Para esse primeiro caso consideraremos o Universo dominado por poeira (matéria com pressao
nula). Utilizando a equacdo (3.0.5) e lembrando que o w = 0 para a matéria temos p a% podemos

considerar pa® = constante = C| e retornando 2 primeira equacdo de Friedmann temos:

P2 8nG Cy
32 q

Para resolver essa equacdo analiticamente € necessdrio uma mudanca de varidveis, portanto

— kc? (3.3.1)

passamos a utilizar o tempo conforme 7 no lugar do fator de escala a.

d 1
d—Tt’ == (33.2)
Assim chegamos a uma nova equacao:
da* 8nG
_d‘; _ ?12 — ke (3.3.3)

E sua solugio:



e parak = 1:

a= 4;7?6’114(1 — CoS % ;
e parak =0:

a= 237;;01772;

e parak=-1:

a= %C;{A(COS}I% -1

Sendo
1
A e

Sabendo que n = 0 nos leva a t = 0, pelas relacdes:

e parak=1:
t= %C’p‘l(n — VAsin %
e parak =0:
t= 2;2?01773;
e parak=-1:
t= Zl;TfClA(sinh% —
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(3.34)

(3.3.5)

(3.3.6)

(3.3.7)

(3.3.8)

(3.3.9)

Percebemos que temos a = 0 para esse caso, o que implica em uma possivel singularidade,

podemos conferir se é uma singularidade real e independente de coordenadas, aplicando @ = 0 no

escalar de Ricci, o qual € invariante:

ke + a® + da
a?c? )

R=6

(3.3.10)

Vemos que R diverge quando a — 0 e definitivamente existe uma singularidade. No tempo inicial

do Universo para esse modelo cosmoldgico houve uma singularidade, a qual j4 havia sido citada como

sendo o Big Bang. Notamos ainda que para k£ = 1 teremos novamente uma singularidade quando

cosi =1,

VA

também conhecida como Big Crunch.

3.4 O UNIVERSO DOMINADO POR RADIACAO

Esse caso tem solu¢c@o bem parecida com o caso anterior.
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Novamente aplicando w = % para aradiacio na equagdo (3.0.5) temos p a%l e podemos considerar

pa* = constante = C5, novamente reescrevendo a primeira equagio de Friedmann:

C
a%:i;2§—k&. (3.4.1)

Essa equacdo possui uma solucdo analitica de a em func¢ao de ¢, dada por:

M§%E%ét—k§ﬂ 3 (3.4.2)
3c?

A partir desses resultados podemos observar que existe uma singularidade em ¢ = 0, poisa =0 e

a =

novamente o escalar de Ricci diverge. Além disso para o caso em que k£ = 1 ainda existe uma outra

singularidade quando

327TGCQ
3c?

da mesma forma que acontece para o Universo dominado pela matéria.

t = kc*t?, (3.4.3)

3.5 O UNIVERSO DOMINADO POR CONSTANTE COSMOLOGICA

Esse caso nos traz novos resultados pois agora aparece um parametro de estado negativo. Esse
modelo também chamado de o Universo dominado pelo vdcuo considera p = —p ja que ndo ha nenhum
conteido material nem radiacdo. Agora a constante cosmoldgica (A) proposta por Einstein, volta com
outro propdsito, representar a energia de vacuo, a qual seria como uma gravidade repulsiva, devido a
pressdo negativa.

Aqui usaremos a primeira equa¢do de Friedmann porém em outra versdo, aquela proposta por

Einstein em seu modelo e considerando p = —p:
At kc?
H>=— — — 3.5.1
5 e (3.5.1)
As solugdes sdo dadas por:
parak =1:
|3k A
a= N cosh gct (3.5.2)
parak =0:
A
a = G, exp gct (3.5.3)
parak=-1:
[ —3k A
a = N sinh §Ct (3.54)
Observando os resultados podemos concluir algumas coisas, apenas para k = —1 existe a possi-

bilidade de termos a = 0 e as outras solu¢des implicam na auséncia de um Big Bang, além de uma
expansao eterna, ja que nio se anulam nunca.

Quando A = 0 voltamos ao espaco tempo de Minkowski, com a = constante
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Podemos entender melhor o modelo de constante cosmoldgica, ou densidade de energia de vacuo,
e sua historia em (STRAUMANN., 1999).

3.6  MODELOS DE ENERGIA ESCURA

Daqui para frente veremos que existem modelos mais realistas nos quais essa for¢a repulsiva nao
serd mais representada por uma constante cosmoldgica mas sim por algum tipo de fluido, que conse-
quentemente terd uma evolugdo temporal diferente, (HUTERER,|[2017). Os valores aqui utilizados
foram extraidos da referéncia (BETOULE., 2014), a qual considera um modelo w-CDM em que o
fluido € descrito pela energia escura, ndo constante, que exerce a fungdo anteriormente exercida pela
constante cosmoldgica. Utilizando w = —1,018 £ 0,057 para o pardmetro de estado, €2, = 0,307
para a densidade de energia relativa da matéria, §2,, = 8,96 x 107° para a densidade de energia relativa
da radiacdo e Hy = 68,07 4 1,63 (valores também presentes na referéncia (BETOULE., 2014))
podemos plotar um grafico que relacione a densidade de energia ao fator de escala com seus valores
maximo, médio e minimo. Assim € possivel comparar e visualizar a evolugdo temporal do Universo

para cada caso. Utilizando a relagao
0
_ Pee
pee - a3(1+w) ) (3.61)

sendo p.. a densidade de energia escura e p?, o valor atual da densidade de energia escura. Obtemos o
gréifico da Figura 1, que além de comparar os valores para energia escura também mostra a evolucao

da matéria, radiacdo e constante cosmoldgica.

w=-1018
w =-0,961
w =-1075

s = . \ | — maleria
\ i radiacao
: w=-1

/

=10
5

log a

Figura 1 —log p/ p. x log a, densidade de energia sobre densidade critica em termos do fator de escala.
Fonte: propria autora

Podemos notar que no passado houve uma era de radiacdo dominante, seguida da era da matéria.O
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tracejado vertical destaca o momento atual, vivemos uma época em que a energia escura domina -
explicando a expansdo acelerada do Universo - porém ainda com influéncia da matéria.
Além disso, também € possivel encontrar uma relagdo para a idade do Universo para esse modelo

cosmoldgico - ja que esse valor depende do H|, utilizado.

3.7 A IDADE DO UNIVERSO

A partir de qualquer modelo cosmoldgico € possivel calcular a idade do Universo formalmente, de
maneira analitica. Conhecendo o contetido material do Universo e a defini¢do do parametro de Hubble,

vista anteriormente, e o redshift:

s=do 1,
a
d 1 1 dz
H=-=—I] = — —.
dtn<1+z> 1+zdt
Encontramos a relagao:
dt 1 1
B —_. 3.7.1
dz 1+2H ( )

Substituindo H por sua defini¢do na equagdo de Friedmann e considerando que o Universo possa

ter mais de um conteido material,temos:

i . 8
H? = HOQpCO Z %, considerando H,> = ?chQ (3.7.2)

Sendo p; as densidades de energia de cada componente, estando incluso um py, relativo a curvatura

do Universo e p.” a densidade de energia critica atual, densidade de energia para que o Universo seja

plano atualmente.

pi = po(1 + 2)30+w) (3.7.3)

Sendo p? a densidade de energia atual de cada contetido.
Podemos multiplicar e dividir pela densidade de energia critica atual a fim de obter um novo, e

mais util, pardmetro chamado densidade de energia relativa

00 =" = B=001 4 230w, (3.74)

Esse parametro é adimensional e representa a proporcao dos contetidos presentes no Universo e
portanto nos d4 uma ideia geral de como os conteudos estdo distribuidos atualmente.

Entdo agora inserindo a equacdo de Friedmann modificada na equacdo (3.7.1), separando as
varidveis o z no lado direito da equacao, ¢t do lado esquerdo e integrando dos dois lados chegamos

finalmente a uma equagdo para o tempo cdsmico transcorrido entre dois redshifts. Para obter a idade
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do Universo basta integrar do redshift infinito (momento 0 do Universo) ao redshift 0 (momento atual

do Universo):

1 (7 d 1
At = — / i , (3.7.5)
Hy [, 142 /S Q1+ 2)30rm)

Essa relacdo € vdlida para qualquer modelo cosmoldgico, basta substituir seus parametros.
Como exemplo utilizaremos os valores ja utilizados do modelo de energia escura, w-CDM apresen-
tado em (BETOULE., 2014) e ja comentado na secdo (3.6). Vamos utilizar os valores médios de w e

Hy, além dos valores de (2.. (densidade de energia relativa da energia escura) {2, e 2,

1 [~ d 1
At / i (3.7.6)
0

T Hy Jo 142 Q)L+ 2)% + Que(L + 2)3059) + Q, (1 + )2
1 o0 1
At = / a2 (3.7.7)
68,07 Jo 142 /(0,307)(1 + 2)3 +0,693(1 + 2)~ 0054 -8 96 x 10-5(1 + 2)*

O que nos resulta numa idade de 14, 117 bilhdes de anos, um valor que concorda com as observagdes

atuais.
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4 BURACOS NEGROS

Buracos negros sdo uma consequéncia da Relatividade Geral, ja que sua massa compacta, em um
ponto de densidade infinita, gera uma grande deformacdo no tecido do espago-tempo e e consequente-
mente uma gravidade altissima da qual nem a luz escapa. A matéria e a radiacdo de fato ndo escapam
do campo gravitacional dos buracos negros, porém vale ressaltar que essa drea de influéncia do campo
gravitacional ndo € muito grande e no geral se restringe aos arredores da singularidade.

Os buracos negros podem ser descritos por trés caracteristicas: massa, momento angular e carga.

De acordo com essas caracteristicas eles podem ser divididos em trés grupos.

4.1 TIPOS DE BURACOS NEGROS

* Buraco Negro de Schwazschild

Esse € o tipo mais simples de buraco negro, o qual ndo possui rotacdo nem carga, pode ser

descrito apenas por sua massa, horizonte de eventos e singularidade

* Buraco Negro de Kerr

Um pouco mais complexo que o buraco negro de Schwarzscild, esse tipo de buraco negro possui
rotacdo e além de sua massa, horizonte de eventos e singularidade, o buraco negro de Kerr
é descrito por seu momento angular. E esperado que a maioria dos buracos negros possuam
rotacdo, uma vez que os corpos que possivelmente os formaram (como estrelas por exemplo)

possuiam rotagao.

* Buraco Negro Carregado

Provavelmente o tipo de buraco negro mais raro, o buraco negro carregado possui duas solugdes,
uma para o caso sem rotacdo desenvolvida por Reissner e Nordstrom e uma para o caso com
rotacdo chamada soluc¢iao de Kerr-Newman. Acredita-se que ndo hajam buracos negros com
carga significativa na natureza visto que o Universo tende a manter o equilibrio e portanto o

buraco negro logo seria neutralizado.

Essas sdo as categorias dos buracos negros baseadas em suas caracteristicas "fisicas", agora veremos

sua categorizacao devido ao tipo de formacao e tamanho.

4.2 BURACOS NEGROS ESTELARES

Buracos negros estelares sao formados por estrelas massivas que ao passarem por sua dltima etapa
da vida, a supernova, ainda continuam possuindo uma massa muito grande e compacta. Essas estrelas
colapsam e se tornam um buraco negro. Mas como isso ocorre?

Todas as estrelas tém sua sequéncia principal e ao terminar de passar por essa fase elas chegam
ao seu estdgio final, que depende da sua massa inicial, como pode ser visto na figura[Figura 2] a qual

ilustra o ciclo da vida das estrelas e serd explicado a seguir.
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* Para massa inicial menor do que 5 massas solares apds a fase de gigante vermelha a estrela perde

massa e se torna uma ana branca;
* Para massa inicial maior do que 5 massas solares apds a fase de gigante vermelha a estrela
explode em uma supernova e entio existem duas possibilidades de fim:

o Se ap0s a explosdo a massa final restante for menor do que 2 massas solares, o produto

final é uma estrela de néutrons;

o Se apds a explos@o a massa final restante for maior do que 2 massas solares, entdo essa

estrela colapsa novamente e se torna um buraco negro estelar.

SRR olccular Cloud| e o

BN Flanctary Nobula

Opon Clustor

Birth Main Sequence] Old Age Death Remnant

Figura 2 — Ciclo Estelar Fonte:(EVOLUCAO. ..} )

Na Via Lictea esse tipo de buraco negro normalmente é encontrado em sistemas bindrios com uma

estrela que parece orbitar o nada.

4.3 BURACOS NEGROS SUPERMASSIVOS

Buracos negros supermassivos costumam ser encontrados no nucleo das galdxias e possuem massa
da ordem de milhdes a bilhdes de massas solares. Nao se sabe muito bem a origem desses buracos
negros mas existem algumas hipéteses, uma delas é que eles podem ter sido formados a partir do
colapso de uma aglomerado globular com milhares de estrelas. Estima-se que esses buracos negros se
formaram bem no inicio do Universo, antes mesmo das galdxias.

Antigamente acreditava-se que apenas galdxias ativas possuiam um buraco negro supermassivo
em seus centros, porém cerca de 25 anos atrds comecaram a surgir evidéncias de buracos negros
supermassivos no centro de galdxias ndo ativas também. Como € o caso da nossa Via Lactea que deve
possuir um buraco negro supermassivo de aproximadamente 2.6 x 10 massas solares.

Esses serdo os buracos negros mais importantes para esse trabalho, voltaremos a falar deles.
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4.4 BURACOS NEGROS DE MASSA INTERMEDIARIA

Além dos buracos negros estelares e dos supermassivos, existem os de massa intermedidria, que
possuem massas da ordem de milhares massas solares e costumam ser encontrados nos centros de

aglomerados globulares

4.5 BURACOS NEGROS PRIMORDIAIS

Esses buracos negros sdo previstos teoricamente porém nunca foram observados. Eles devem ter
sido formados logo no inicio do Universo na época em que a temperatura € a pressao eram altas o
suficiente para gerar o colapso.

Diferente dos outros buracos negros vistos até agora, os primordiais ndo possuem massa especifica
e portanto poderiam ser buracos negros desde massa estelar até buracos negros supermassivos ou

também mini buracos negros que teriam dimensdes micrométricas.

4.6 EFEITOS GRAVITACIONAIS DOS BURACOS NEGROS

Objetos como os buracos negros possuem uma gravidade muito forte e consequentemente afetam o
espaco tempo de maneira diferente. Nesse capitulo veremos esses efeitos e como eles influenciam os

corpos ao redor.

4.6.1 Velocidade de escape

A velocidade de escape € aquela para a qual um objeto de massa m consegue escapar de um campo

gravitacional causado por um corpo de massa M, é representada por:

2GM

Vescape = r (4.6.1)

Sendo r a distancia entre 0s corpos.
Essa equacdo mostra que para essa velocidade a energia cinética do objeto de massa m supera sua

energia potencial gravitacional.

4.6.2 Raio de Scharzschild

O raio de Scharzschild € definido como o raio do horizonte de eventos que envolve a singularidade
do buraco negro, essa quantidade € obtida ao isolar o  na equacdo da velocidade de escape e trocando a
velocidade v pela velocidade da luz c, ele também pode ser obtido a partir da métrica de Schwarzschild

ao aplicar o limite newtoniano para campos fracos e de movimento lento. Assim chegamos a:

2GM

c2

R, = : (4.6.2)

Ele também pode ser obtido a partir da métrica de Schwarzschild ao aplicar o limite newtoniano

para campos fracos e de movimento lento.



28

Essa equac@o nos mostra o raio que um corpo de massa M deve ter para colapsar e se tornar uma

singularidade com campo gravitacional t3o intenso que nem mesmo a luz consegue escapar.

4.6.3 Horizonte de Eventos

O horizonte de eventos € a drea delimitada pelo raio de Scharzschild, tudo que ultrapassa esse

limite fica preso no campo gravitacional do buraco negro, inclusive a radiagao.

4.6.4 Raio de Maré

O raio de maré é o ponto no qual a forca gravitacional interna de um corpo se iguala a forca de
maré gerada pelo buraco negro. Ao ultrapassar esse ponto a for¢a de maré destroi o corpo, podemos

encontrd-lo ao relacionar a for¢a de maré com a gravitacional:

R, =R, |PM (4.6.3)

sendo p,s a densidade do buraco negro e p,,, a densidade do corpo em questao. A densidade do buraco
negro pode ser calculada considerando uma esfera de raio ;.
O efeito causado a um corpo que ultrapassa o raio de maré ¢ chamado de espaguetificacdo.

4.6.5 Distorcao do espaco

A gravidade deforma o espaco tempo, quanto mais intenso o campo gravitacional, maior a deforma-
¢do. Buracos negros deformam o espago de forma que a distancia radial de um corpo até um horizonte
de eventos ndo pode ser medida como na geometria euclidiana. Ao se aproximar do horizonte de
eventos a distancia restante aumenta. Uma consequéncia conhecida desse efeito € a lente gravitacional,

deflexdo da luz devido a presenga de um corpo muito massivo.

4.6.6 Redshift Gravitacional

Além de desviar a luz devido a distor¢ao do espago, o campo gravitacional de um buraco negro
também € capaz de alterar o comprimento de onda da radiagdo, esse effeito € o chamado redshift

gravitacional e é dado por:

D=

2= (1 - 2%‘6 1, (4.6.4)

sendo z o redshift. O comprimento de onda aumenta quando a radiagdo se aproxima de campos

gravitacionais muito intensos.

4.6.7 Discos de Acrecao

Os discos de acrecao sdao formados pela matéria que orbitava o buraco negro, com um certo
momento angular, e ao cair no horizonte de eventos, a fim de manter esse momento angular, essa

matéria passa a girar ao redor do buraco negro, até finalmente ser absorvida. A maior parte dessa



29

matéria € formada por gases ionizados, ao passar pelo processo de acrecao parte fica no buraco negro e
parte é expelida em jatos de particulas.

Ignorando efeitos relativisticos, em uma primeira andlise, € possivel ter uma ideia da eficiéncia
dessa acrecdo. Considerando o raio do disco como cinco vezes o raio de Schwarzschild, de forma
conveniente a chegar a uma eficiéncia plausivel, e substituindo a equagdo do raio de Schwarzschild,
temos:

GMm

U= R 0, 1mc?, (4.6.5)

Entdo cerca de 10% da matéria acretada se torna energia, em condi¢des ideais. Esse valor é
considerdvelmente alto, uma vez que o rendimento da fusdo do Hidrogénio em Hélio é de 0, 7%. Claro

que em situagdes reais esse valor depende de outros fatores como por exemplo a taxa de acre¢do.



30

5 O CENTRO GALACTICO

5.1 TIPOS DE GALAXIAS

As galdxias possuem muitos formatos e propriedades diferentes, assim se torna conveniente separd-
las em categorias. Vamos separar as galaxias considerando a forma de classificacdo mais conhecida,
chamada Sequéncia de Hubble, a qual separa as galdxias de acordo com a sua morfologia, ilustrada
na E importante ressaltar que esse tipo de classificagio pode ser parcialmente afetada por
efeitos de projecao, ja que depende apenas do que estamos vendo. Todas as imagens utilizadas nesse

capitulo foram retiradas da referéncia (SOARES, |[2021)

5.1.1 Galaxias Elipticas

Sao o tipo mais simples de galdxia , possuem formato eliptico e ndo tem estrutura interna definida,
sao subdivididas de acordo com sua elipticidade que pode variar de 0 a 0, 7. A [Figura 4 mostra uma

tipica galaxia eliptica.

5.1.2 Galaxias Espirais

As galdxias espirais sdo formadas por um disco, com braco espiral e um bojo central, sdo divididas
em espirais normais (S), como na e espirais barradas (SB), como na[Figura 6] Além dessa
subdivisdo elas sao nomeadas de acordo com a razdo de brilho do bojo e do disco, podendo ser: a, ab,
b, bc, ¢, c¢d, d. Também € usada uma nomenclatura de early type e late type, essa nomenclatura antiga
ndo diz respeito ao tempo de vida da estrela mas pode ser relacionada a temperatura das estrelas sendo

as early type mais quentes e late type mais frias.

5.1.3 Galaxias Irregulares

Esse tipo de galdxia estd em constante redefinicdo mas no geral s@o galdxias sem estrutura alguma

e nem mesmo um formato definido, como € o caso das galéxias elipticas. No geral esse tipo de galdxia

EO E5 E'D\{ll_{ﬁ_‘:-;ﬁ

SBa SBb

Figura 3 — Sequéncia de Hubble. Fonte:(SOARES, 2021)
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Figura 4 — Galaxia Eliptica M59. Fonte: (SOARES, 2021)

Figura 5 — Galaxia Espiral M104. Fonte: (SOARES, 2021)

Figura 6 — Galaxia Espiral Barrada NGC 1300. Fonte: (SOARES, |2021)

S€ parece com a apresentada najrigura 7

5.1.4 Galaxias SO

As galdxias SO sdao um tipo de transicao entre as elipticas e espirais, também chamadas de Galaxias
Lenticulares devido ao formato de lente, como pode ser observado na Sao formadas por um
bojo envolto de um disco sem bragos espirais. Galaxias SO elipticas (mais proximas do formato das
galdxias elipticas) também sao classificadas como early type e as SO espirais sdo late type. Novamente,

essa classificacdo nao diz respeito a idade das galdxias.
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Figura 7 — A Grande Nuvem de Magalhaes. Fonte:(]SOARESL |2021[)

5.2 NUCLEOS ATIVOS DE GALAXIAS

Galaxias comuns possuem um espectro formado por basicamente a sobreposicao dos espectros
de todas as estrelas, quando ha formacao estelar essa emissao se estende ao infravermelho devido ao
aquecimento da poeira estelar por essas estrelas jovens e quentes. Porém algumas galdxias emitem
ondas de réadio, raios X e as vezes até mesmo raios gama. Essas emissdes vém dos nucleos galdcticos
ativos, das galdxias ativas, os quais geram os processos mais energéticos da astrofisica. Galdxias ativas
podem ter diferentes tipos de nicleos ativos, que sdo classificados de acordo com suas propriedades
espectrais. H4 um modelo de unificagdo das AGNs no qual todas elas seriam provindas de um mesmo

tipo de niicleo ativo observado por diferentes angulos, o qual pode ser observado na [Figura 9

5.2.1 Quasares

Quasares (quasi-stellar radio sources) ndo sao exatamente AGNs porém sdo as fontes mais lumino-
sas do Universo, sua luminosidade excede a de uma galdxia comum em um fator 10? e sua emissdo
cobre todos os comprimentos de onda. Esse serd nosso primeiro objeto de estudo por conta de suas

propriedades semelhantes as AGNss.

5.2.2 QSOs

O fato de existirem quasares azuis iniciou uma busca de AGNs ndo apenas em observacdes de

raddio mas também no Optico e assim muitas fontes foram encontradas, a maioria invisivel no espectro

Figura 8 — Galdxia Lenticular NGC 2549. Fonte:(SOARES, 2021)
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Figura 9 — Modelo de unificacdo das AGNs. Fonte: NASA

de radio, essas fontes foram chamadas de radio-quiet. Essas novas fontes se pareciam muito com
os quasares exceto pela falta de emissdo em ondas de rddio e portanto foram chamadas radio-quiet
quasars ou quasi-stellar objects (QSOs).

Essa € a classe de AGN mais luminosa e estima-se que exista 10 vezes mais QSOs do que Quasares,
sua luminosidade € tdo grande que pode ofuscar o brilho do resto da galdxia, parecendo ser apenas um
ponto luminoso nas observacdes. As galdxias hospedeiras desse tipo de nucleo ativo sdo praticamente

galaxias comuns a ndo ser pela intensa atividade em seu nticleo.

5.2.3 Galaxias Seyfert

As galaxias Seyfert foram as primeiras AGNs detectadas, geralmente sao encontradas em galdxias
espirais com um nucleo extremamente brilhante. Sio um pouco menos luminosas do que as QSOs e
sdo subdivididas em Seyfert 1, 1.5, 1.8, 2 de acordo com o seu tipo de linha de emissdo (estreitas ou
largas). As galédxias Seyfet 1 e as QSOs possuem basicamente o mesmo espectro Optico e sua Unica
diferenca é o método de descoberta, historicamente sdo diferentes mas fisicamente ndo muito. As

galdxias Seyfert e QSOs muitas vezes sdo chamadas juntas de AGNss tipo 1.

5.2.4 Radio Galaxias

Assim como as galdxias Seyfert usualmente sao galdxias espirais,as radio galaxias sdo elipticas com

nucleo ativo e também sdo subdivididas de acordo com seu espectro de emissdo: as BLRG (broad-line
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radio galaxies) cuja as linhas de emissao sdo largas e as NLRG (narrow-line radio galaxies) cujas

linhas de emissdo sdo estreitas, andlogas as Seyfert 1 e 2 respectivamente.

5.2.5 LINERs

LINERSs (low-ionization nuclear emission-lines regions) sao as AGNs menos luminosas e mais
comuns, uma em cada trés galdxias proximas sao LINERs. Suas linhas de emissdo, no geral, sdo
menores do que as de Galédxias Seyfert 1. Espectros como esse sdo vistos também em gases ionizados
de baixa densidade em galdxias early type.

Esse tipo de AGN ainda gera discussdes sobre ser realmente um ntcleo ativo ou ser apenas uma
galdxia com muita formagao estelar, além disso também se discute se LINERs sdo mesmo outro tipo

de AGN ou se sdo apenas Galdxias Seyfert de baixa luminosidade.

5.2.6 OVVs

Conhecidas como OV Vs (Optically Violent Variables) sdo uma subclasse das QSOs que possui
uma varia¢do muito forte e rdpida de sua radiacdo Optica, podendo variar consideravelmente em apenas

alguns dias. No geral emitem em ondas de rddio e podem variar além do espectro dptico.

5.2.7 BL Lacs

Esse tipo de ntcleo ativo é muito semelhante as OVVs porém suas linhas de emissdo e absor¢ao
sdo mais fortes. Se observados por tempo suficiente podem apresentar uma variagcdo de varios fatores
de magnitude, em momentos de variagdo em que a luminosidade € baixa as BL Lacs se assemelham
muito a OV Vs e por isso sdo classificadas juntas muitas vezes como blazares.

Blazares sdo como quasares porém suas variagdes geram jatos de raios gama muito mais fortes
do que os quasares. Observando a podemos notar que a diferenca bésica € no angulo de
observagdo, os blazares sdo observados direto do jato, enquanto os quasares sdo observados mais
lateralmente.

A mostra uma tabela que compara as caracteristicas principais de cada tipo de AGN.

Table 5.1 Overview of the classification of active galactic nuclei

Normal galaxy Radio galaxy Seyfert galaxy Quasar Blazar
Example Milky Way M87, Cygnus A NGC 4151 3C273 BL Lac, 3C279
Galaxy type Spiral Elliptical, Spiral Irregular Elliptical?
Irregular
Lagn/Lo < 10* 10°-10® 108101 10M-10™ 10M-10"
Mg/ Mo 4% 10° 3x10° 10%-10° 108-10° 10°-10°
Radio emission Weak Core, jets, lobes Only =5 % Only =25 % Strong, Short-time
radio-loud radio-loud variable
X-ray emission Weak Strong Strong Strong Strong
Gamma emission Weak Weak Medium Strong Strong

Figura 10 — Visao geral da classificacdo das AGNs. Fonte: (SCHNEIDER, 2015)
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5.3 O NOSSO CENTRO GALACTICO

O centro das galédxias € seu centro de massa e € a regido que abriga seu buraco negro supermassivo.
Aqui usaremos 0 nosso centro galdctico como objeto de estudo e exemplo para as outras galdxias.
Localizado a uma distancia de aproximadamente 8kpc da Terra, o centro da Via Lactea é uma estrutura
complexa composta por um disco central e nos oito parsecs mais internos estd localizada a regido mais
importante para o nosso estudo, Sagitario A.

Sagitirio A também tem uma estrutura formada por:

* Um anel de hidrogénio molecular com raio entre 2 e 8 parsec e com uma inclinacio de 20°em
relacdo ao disco galdctico. Com formato de toro, a parte interna desse anel € afiada, o que
provavelmente € consequéncia de algum evento muito energético, uma vez que naturalmente

esse formato deveria ser arredondado (formato de mais baixa energia)

* Sagitario A leste possui uma estrutura de tipo concha e emite radiacdo do tipo ndo térmica,

provavelmente provinda do resto de uma supernova.

* Sagitario A oeste possui uma estrutura de tipo espiral, ¢ formada basicamente por poeira e

nuvens de gds ionizadas, devido a grande populagdo estelar dessa regido.

* Sagitario A* é a regido mais interna de Sagitario A e atua como uma fonte compacta de radio,
como as que estdo presentes nas outras galdxias também. H4 grandes indicios de que o buraco

negro supermassivo se aloja nessa regido do centro galactico.

5.4 BURACOS NEGROS SUPERMASSIVOS NOS CENTROS GALACTICOS

Estudamos Sgr A e detectamos a grande possibilidade de existir um buraco negro supermassivo em
seu centro, assim como vimos que as galdxias de nucleo ativo obtém sua energia da acrecao de um
buraco negro supermassivo também. Serd que todas as galdxias possuem mesmo um buraco negro
supermassivo em seus nucleos?

Vimos que um buraco negro basicamente € uma massa compacta com extensao menor do que seu
raio de Schwarzschild, com a tecnologia atual ainda ndo somos capazes de observar um objeto tdao
compacto, nem mesmo 0 nosso proprio buraco negro (o mais préximo), entdo como seria possivel
enxergar buracos negros supermassivos em outras galdxias? Nesse caso podemos encontrd-los por

métodos alternativos.

5.5 COMO ENCONTRAR BURACOS NEGROS

Buracos negros ndo podem ser vistos, entdo como eles foram observados e estudados? Existem
algumas formas de analisar um buraco negro sem observa-lo diretamente .

Na maior parte dos casos, a melhor forma de identificar um buraco negro € observando seus efeitos
gravitacionais principalmente em sistemas bindrios. Quando uma estrela estd orbitando um corpo
invisivel podemos estudar a deflexdo na drbita dessa estrela e calcular a massa do corpo invisivel, afim

de comparar com os valores esperados para buracos negros e confirmar se € mesmo ou ndo um buraco
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negro. Também € possivel encontrar uma concentragdo de massa nao justificada pela populagao de
estrelas visiveis.

Para esses casos € interessante saber o raio de influéncia de um buraco negro. Considerando uma
massa compacta M, e uma velocidade de dispersdo das estrelas o, temos um raio de influéncia dado
por:

GM,
TBH — 5 (551)

Oy

ou seja, objetos nesse raio de distancia do buraco negro ainda sofrem ac¢do do seu campo gravitacional,
gerando um aumento na dispersao de velocidades. Para distancias maiores do que esse raio a cinematica
dos objetos ndo € alterada.

Além disso, podemos também observar a radia¢do vinda do disco de acre¢do do buraco negro.
Apesar de o buraco negro ser de fato um objeto invisivel, seu disco de acre¢do ndo é e possui uma
emissao muito caracteristica em raios X, a qual deve ter dimensdes pequenas e o periodo de variagdo
deve ser da ordem de segundos ou dias.

Mas por que a fonte de energia das AGNs deve ser um buraco negro? Porque a energia deve ser
gravitacional, além disso vimos que a energia gerada pela acrecdo de matéria em um buraco negro é
mais eficiente do que processos de fusao nuclear. Para gerar a energia observada nos nucleos ativos
seria necessério realizar a fusdo nuclear de uma massa equivalente a 109 M/, . Nos restando apenas a

acrecao de matéria como processo capaz de produzir a energia gravitacional e térmica necessdria.
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6 ACRECAO DE MATERIA NOS BURACOS NEGROS

Vimos que toda matéria (ou radiacdo) que se aproxima o suficiente para adentrar o raio de
influéncia do buraco negro fica presa a seu campo gravitacional, porém essa matéria costuma apresentar
um momento angular, visto que previamente realizava algum tipo de movimento pelo Universo e
possivelmente orbitava um buraco negro ou outro corpo. Esse momento angular ndo pode simplesmente
desaparecer, entdo essa matéria se acumula em um disco ao redor do horizonte de eventos e vai o
orbitando até ser absorvida pelo buraco negro. A fric¢do entre as particulas gera um aquecimento das
mesmas e consequentemente uma diminui¢ao da sua velocidade, causada pela perda de energia, de
forma que quanto mais préxima do centro, mais lenta a particula fica. O teorema do Virial afirma que
metade da energia potencial é convertida em energia cinética e a outra metade pode se converter em
energia interna.

A acrecdo real de um buraco negro ocorre pelo disco de acre¢do, porém aqui trabalharemos com
um modelo de acre¢do esfericamente simétrica que € suficiente para o nosso objetivo de estudar a
eficiéncia da acrecdo e o crescimento de buracos negros supermassivos no centro das galdxias. O

modelo de acrec@o que veremos a fim de entender o processo € o modelo de acre¢do de Bondi.

6.1 ACRECAO DE BONDI

Utilizando a referéncia (SILVA, [2012) vamos entender melhor como funciona a acre¢iao de matéria
nos buracos negros, primeiramente vamos supor que nossa matéria acretada € um gas continuo, descrito

pelas equacdes de um fluido perfeito, a equacio da continuidade e a conservagdo do fluxo de momento:

ap N
EJF?.(,)?) —0; 6.1.1)

p Pa_fﬂﬁ.?)ﬂ —Vp+o/. (6.12)

Sendo p a densidade do fluido, o a velocidade, p a pressao, 7 a forca externa ao sistema e ,07
o fluxo de momento. Para que esse modelo possa ser aplicado devemos ainda considerar algumas

hipéteses, sendo elas:
 Simetria esférica;
* Regime estaciondrio;
* Gds em repouso a grandes distancias do buraco negro;
* Massa da matéria acretada muito menor do que a massa do buraco negro;

* Forca externa sendo somente a for¢a gravitacional do buraco negro.
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Dessa forma podemos simplificar as equacdes (6.1.1) e (6.1.2), nos restando:

d
- (rPup); (6.1.3)

dv | Ldp | GM _
dr — pdr r2

0 (6.1.4)

A taxa de acrecao € a integral do fluxo de momento na casca esférica ao redor do buraco negro,

entdo podemos escreve-la como:

M = 4dxr?p(—v), (6.1.5)

devido ao sistema de coordenadas a velocidade € negativa, ja que ela estd indo em direcdo ao centro,
portanto o sinal negativo mantém a taxa de acrecao positiva. Por fim, integrando a equacgao (6.1.3)

obtemos uma relagdo direta entre a velocidade e a densidade do fluido

r?up = a, (6.1.6)

sendo o uma constante de integracdo. Essa relagdo nos mostra que a velocidade do gis depende da sua
densidade e portanto seria necessario especificar a equagao de estado desse gas.

A seguir veremos como funciona o crescimento de um buraco negro supermassivo através da
acrecao de matéria em um buraco negro semente e em seguida aplicaremos o modelo cosmoldgico

para entender um pouco melhor o processo.

6.2 CRESCIMENTO DE BURACOS NEGROS SUPERMASSIVOS POR ACRECAO

A origem dos buracos negros supermassivos € um mistério, como conseguiram uma massa tao
elevada e como foram parar nos centros galacticos. Atualmente existem algumas hipéteses para explicar
a existéncia desse buracos negros, como por exemplo o colapso de um denso aglomerado globular ou
evolugdo de um buraco negro primordial criado momentos apés o Big Bang. Aqui nosso foco sera
em apenas uma dessas hipdteses, o crescimento através de buracos negros semente. Aqui veremos
estimativas de tempo para o crescimento de um buraco negro supermassivo de massa M, = 3 x 107 M,
a partir da referéncia (DUCHTING, 2004), utilizando o conceito de eficiéncia de um buraco negro.

Vamos supor uma massa m caindo no buraco negro, de uma posi¢do r + Ar para r, isso gera uma

energia:

GM.m GM.m N GM.mH

r r+ Ar r r

AE = 6.2.1)

De acordo com o teorema do virial, metade dessa energia se torna energia cinética e a outra metade

¢ transformada em calor:

GMm Ar

Ecalor - o0 ,

(6.2.2)
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Sabendo que a luminosidade de um corpo € igual a energia que ele irradia em um certo tempo,

temos:
dE q1or G Mg Ar
——— =AL=—""—— 6.2.3
dt 2r r ( )
Esse m € nossa taxa de acrecdo. A luminosidade pode ser escrita como:
AL =47 R*eT*, R*=rAr (6.2.4)

Substituindo a luminosidade da equacdo (6.2.3) obtemos uma equacdo para a temperatura da

matéria que estd sendo acretada:

T = (GM—T”) ' (6.2.5)

&mors

valido parar >> R,
Uma fracdo dessa massa acretada se torna luminosidade e a outra fracdo € absorvida de fato
pelo buraco negro, fazendo com que sua massa aumente. Essa relacao € explicitada pela equacao da

eficiéncia:

€= — (6.2.6)

mc?

Vale notar que essa equacdo nos diz quanto da matéria acretada se torna luminosidade, entdo quanto
maior eficiéncia menor seria a taxa de crescimento do buraco negro, uma vez que a maior parte da
matéria acretada estd sendo irradiada e ndo absorvida.

No geral, para um buraco negro conseguir acretar matéria ele precisa ter uma forga gravitacional
maior do que as forgas externas, como por exemplo a forca de radiacdo, que quer irradiar a energia
vinda da matéria que estd caindo. Podemos calcular a massa minima que um buraco negro deve ter de

forma que sua forca gravitacional exceda a for¢a de radiac@o. A forca de radiacdo é dada por:

L 8 2
Floy = op—— op = &L ( ¢ ) 6.2.7)

4r2c’ 3 \m.c?

Sendo o a se¢do de choque de Thomson, e a carga do elétron e m, a massa do elétron.

J4 a forca gravitacional é dada por:

M
Fgrav = ¢ zmp (628)
r
Para que F}.qq < Fyrq0, chegamos a:
L GMm,,
< 6.2.9
E finalmente a uma relagdo de luminosidade minima:
4
L < 2Oy L (6.2.10)

ar
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Essa € a luminosidade de Eddington para um buraco negro de massa M,, a qual garante que um
corpo estard em equilibro, porém para que a acre¢cdo ocorra € necessdrio que a luminosidade seja
menor do que essa, para que a forga gravitacional supere a forca de radiacdo e retire o buraco negro do
equilibrio.

Da mesma maneira que € possivel encontrar a luminosidade de Eddington também € possivel
encontrar a massa de Eddington, apenas isolando a massa:

or

My> =20 = Mo 6.2.11
G, dd ( )

Esse € o valor minimo de massa que um buraco negro deve ter para conseguir acretar matéria, de
acordo com sua luminosidade.
Agora podemos ainda calcular a taxa de acrecdo de Eddington, que € calculada com base na

luminosidade de Eddington:

m = L medd (6212)
Ledd
Le
Mead = —" (6.2.13)
€C

E agora sim podemos estimar a taxa de crescimento de um buraco negro supermassivo, a partir da

equagdo para o tempo de evolucido da massa de um buraco negro:

M, L.
topel = — ~2 e=24 5108 anos (6.2.14)
m L

Relacionando as equagdes (6.2.6) e (6.2.10):

) drGm,,c
L = emc® = ——M, (6.2.15)
or
Assumindo mais uma vez que toda matéria acretada, que ndo € irradiada em forma de energia
térmica, € absorvida pelo buraco negro chegamos a:
M= (1—é)m (6.2.16)
Sendo M a massa em evolucdo do buraco negro e 7i» a massa da matéria acretada. Sua solucdo € dada

por:

€ 1,24 x 10's 6.2.17)
€

t—1;
M.(t):Miexp{ - } , T=

Assim, chegamos na equacao que possibilita calcular o tempo necessario para atingir uma massa
M, partindo de uma massa inicial M; de um buraco negro semente. A partir daqui nosso objetivo é
entender como os modelos cosmoldgicos utilizados alteram o tempo de evolu¢do de um buraco negro

supermassivo.
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7 MODELOS COSMOLOGICOS E A ACRECAO DE MATERIA

A partir daqui faremos célculos e previsdes a partir dos parametros fornecidos pela referéncia
(BETOULE., [2014) e das equacdes do modelo de crescimento da referéncia (DUCHTING, 2004).
Utilizando a equacdo que relaciona a massa do buraco negro com o tempo:

M,(t) = M;.exp {t _Tt} , (7.0.1)

podemos calcular a massa inicial necessdria para que um buraco negro semente se torne um buraco
negro supermassivo, com uma eficiéncia e = 0, 1 para todos os casos por enquanto.

Esse valor para a eficiéncia € razodvel ja que para um buraco negro sem rotagdo a eficiéncia parte
de 6 % e qual pode chegar a 29 % para buracos negros com rotacado maxima, considerando que a
energia interna de um buraco negro, a qual € irradiada em forma de calor, é provinda em sua maior
parte da energia potencial gravitacional convertida em energia cinética e quanto maior 0 momento
angular, maior a energia cinética.

Aqui vamos considerar um buraco negro semente de massa M; no redshift z = 15 - redshift
escolhido devido a era da reioniza¢do, uma fase em que as primeiras estrelas e buracos negros
comecaram a se formar produzindo muita energia - e acretando massa até o redshift z = 6,4 - um
redshift de referéncia, razodvel para um buraco negro que habite um possivel nicleo ativo como os
quasares, por exemplo - € queremos uma massa final M, = 3.10° M, - massa média aceitdvel para um
buraco negro supermassivo. Vamos assumir um processo de acrecdo continua, sem interrupgoes.

Vamos comparar resultados para 2 modelos cosmolégicos diferentes: o — AC'D M, o qual se parece
muito com o modelo de cosntante cosmoldgica AC' DM porém com curvatura espacial nao nula e
w — C' DM, um modelo de energia escura variavel com o tempo, diferente da constante cosmoldgica.
Tendo como base o artigo (DUCHTING, 2004), o qual utiliza o modelo AC' DM . Comegando entdo
por esse modelo de referéncia vamos obter novamente os resultados do artigo.

O primeiro passo € obter o o tempo cdsmico transcorrido entre aqueles dois redshiftd apresentados,

a partir da equacao (3.7.5) para a idade do Universo:

zf
At — / dz ! (7.0.2)

S ) T R
Para o modelo AC DM temos:
1 (% q 1
Al = — / : (7.0.3)
Ho Jis 142 \/Qu(142)% 4+ Qp + (1 + 2)2

sabendo que para esse modelo vale a relagdo €2,,, + 25 + €2, = 1, consideraremos €2 = 1 — €2, — ().

Agora, utilizando os seguintes parametros:
Hy = 70km/s.Mpsc ~ Q, =0,3  Qx=0,7 7=3,9.10"yrs M, =3.10°M,

Obtemos um tempo césmico At = 0,57 x 10° yrs e podemos encontrar a massa inicial:
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3,0 x 107
M; = 1369, 06 M.

Esse € nosso caso modelo e daqui para frente faremos as mesmas contas porém para outros modelos

e parametros.
Vamos comegar pelo modelo o — AC'DM, o qual difere do AC' DM apenas por possuir um termo

de curvatura ndo nulo, dessa forma temos a equagdo para a idade:

1 64 dz 1
At = — (7.0.4)
Ho Ji5 142 /Qu(1+42) +Qp + (1 + 2)2

Com os parametros provindos de Planck+WP+JLA e fazendo variacdes de um sigma de incerteza

na densidade de energia de curvatura, temos:

Hy = 69,85 km/sMpc Q= 0,202 Q) =0,7

7=39x107yrs M,=3x10°M, e=0,1
Qs Al M,

0,014 | 0,602 x 10° 3.139, 60 M.,

0,005 | 0,602 x 10° 3.139,69 M,

-0,004 | 0,603 x 10° 3.046, 89 M,

Tabela 1 — Tempo de crescimento e massa inicial do buraco negro semente considerando diferentes
valores de €2,

Para esses parametros percebemos que as massas iniciais ndo variam muito entre si, Ccomo mostra
a tabela|l| provavelmente devido a pequena contribui¢do da densidade de energia de curvatura, além
do seu valor muito baixo. Porém os resultados ja se distanciam um pouco do nosso valor modelo,
encontrado para um Universo plano.

Decidimos mudar os parametros, utilizando entio os valores coletados por Planck+WP+BAO+JLA,
além disso agora iremos variar o pardmetro de Hubble H, e manter o §2,. A equacio para obter o tempo

permanece a mesma, uma vez que nao trocamos de modelo, entdo temos os seguintes parametros:

Q,, =0,305 Qr=0,7 Q. = 0,002
7=23,9x 10" yrs M, =3 x 10°M,, e=0,1
Hy, At M;
69,37 | 0,579 x 10° 5.281,04 Mg
68,34 | 0,588 x 10 4.323,75 M
67,31 | 0,597 x 10° 3.504,76 M

Tabela 2 — Tempo de crescimento e massa inicial do buraco negro semente considerando diferentes
valores de H

Aqui ja podemos perceber uma mudanca maior dos valores de massa inicial entre si, além da
variacdo entre os resultados atuais, os anteriores e o valor modelo também ter sido relativamente

significante, como vemos na tabela 2]
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Q,, = 0,305 QA =0,7 M, = 3 x 10°M, Q, = 0,002
€ H, At yrs T M;
69,77 | 0,579 x 10° 2,36 x 1073 M,
0,05 | 68,50 | 0,588 x 10? | 2,07 x10” 1,39 x 1073 M,
67,23 | 0,598 x 10° 0,85 x 1073 M,
68,50 | 0,588 x 10° 4.323,75 M
0,15 | 68,50 | 0,588 x 10° | 6,94 x107 4.323,75 Mg
67,23 | 0,598 x 10° 3.435,36 M
69,77 | 0,577 x 10° 5.551,80 M,
0,20 | 68,50 | 0,588 x 10° | 9,83 x107 4.323,75 M,
67,23 | 0,598 x 10° 3.435,36 M

Tabela 3 — Tempo de crescimento e massa inicial do buraco negro semente considerando diferentes
valores de H e diferentes eficiéncias

Agora testaremos eficiéncias diferentes para cada valor de H, mantendo todos os outros parametros.
A eficiéncia influencia apenas no valor de 7 portanto utilizaremos os valores ja calculados para os
tempos.

Aqui na tabela [3]é possivel notar que a eficiéncia tem bastante impacto no crescimento do buraco
negro, de fato, quanto menor a eficiéncia uma menor parcela da massa esta sendo irradiada em forma
de energia térmica e portanto mais massa estd sendo absorvida pelo buraco negro. Além disso vemos
que para eficiéncias muito altas a massa inicial aumenta absurdamente e os valores variam bastante
entre si. Deixaremos esses resultados aqui por enquanto.

Agora vamos utilizar o modelo cosmolégico w — C'D M, o qual ndo considera a constante cosmo-
l6gica mas sim um fluido de pressdo negativa, a energia escura, e repetir todos os cdlculos e variacdes
de parametro afim de gerar um material andlogo para a comparacgdo. Inicialmente consideraremos

€ = 0, 1 novamente.

1 64z 1
At = — - , (7.0.5)
Ho Jis 142 /()1 + 2)3 4+ Qe (1 4 2)30+0) 4 Q. (1 + 2)4

Com os parametros provindos de Planck+WP+JLA vamos calcular o tempo, consequentemente a

massa inicial dos buracos negros semente, para os valores maximo, médio e minimo de w, além de

w = —1 para comparar com o caso da constante cosmoldgica:
Hy = 68,07 km/s.Mpc Q. = 0,307 Qee = 0,693
7=3,9 x 107 yrs M, = 3 x 10°M e=0,1
-0,961 | 0,588 x 10° 4.323,75 Mg
-1 0,587 x 10° 4.410,09 Mg
-1,018 | 0,588 x 10° 4.323,75 Mg
-1,075 | 0,588 x 10° 4.323,75 Mg

Tabela 4 — Tempo de crescimento e massa inicial do buraco negro semente considerando diferentes
valores do parametro de estado w
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Novamente percebemos, a partir da tabela[d] que as massas iniciais ndo variam muito entre si e pare-
cem bem coerentes com valores do modelo cosmoldgico anterior € do modelos inicial, o que veremos
melhor mais a frente. Agora mudaremos para os parametros coletados por Planck+ WP+BAO+JLA
novamente, além de variar o parametro de Hubble H; e manter o w em seu valor médio. A equacdo

para obter 0s tempos permanece a mesma, uma vez que nao trocamos de modelo, entdo temos:

Q,, = 0,303 Qee = 0,693
7=3,9%x 10" yrs M, =3 x 10°M, e=0,1
H, At M,
69,77 | 0,577 x 10° 5.551,80 M
68,50 | 0,588 x 10° 4.323,75 M,
67,23 | 0,598 x 10° 3.435,36 M,

Tabela 5 — Tempo de crescimento e massa inicial do buraco negro semente considerando diferentes
valores de H

Da tabela [5]ja podemos perceber uma mudanga maior dos valores de massa inicial entre si, porém
ainda acompanhando a l6gica dos resultados do modelo o — ACD M.

Agora testaremos eficiéncias diferentes para cada valor de H, novamente, mantendo todos os
outros parametros. A eficiéncia influencia apenas no valor de 7 portanto utilizaremos os valores ja

calculados para os tempos.

Q,, = 0,303 Qee = 0,693 M, = 3 x 10°M,
€ Hy At yrs T M;
69,77 | 0,579 x 10° 2,36 x 1073 M,
0,05 | 68,50 | 0,588 x 10° | 2,07 x107 | 1,39 x 1073 M,
67,23 | 0,598 x 10° 0,85 x 1073 M
69,77 | 0,577 x 10° 738.132, 13 M
0,15 | 68,50 | 0,588 x 10° | 6,94 x107 | 628.994,71 M,
67,23 | 0,598 x 10° 541.380, 76 Mg
69,77 | 0,577 x 10° 8.468.620, 00 M
0,20 | 68,50 | 0,588 x 109 | 9,83 x107 | 7.586.478, 88 M,
67,23 | 0,598 x 10° 6.864.529, 96 M,

Tabela 6 — Tempo de crescimento e massa inicial do buraco negro semente considerando diferentes
valores de H e diferentes eficiéncias

Mais uma vez vemos como a eficiéncia influencia bastante no valor necessdrio de massa inicial. A
partir das tabelas [3|e [6] podemos perceber as semelhangas e diferencas entre os modelos

Com todos esses resultados podemos compara-los a fim de perceber a importancia do modelo
cosmoldgico adotado e da efici€ncia para lidar com o crescimento de buracos negros supermassivos a

partir de um buraco negro semente.
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8 CONCLUSAO

O objetivo desse trabalho era entender melhor os buracos negros supermassivos € seu crescimento
pela acrecao de matéria, a partir de todos os resultados apresentados e dos conceitos discutidos, somos
capazes de afirmar que o modelo cosmolégico de fato influencia no tempo de crescimento de um buraco
negro supermassivo a partir de um buraco negro semente, consequentemente também influencia na sua
massa inicial necessaria. Além disso também nos propusemos a entender melhor o funcionamento do
Universo como um todo ao explorar os modelos cosmolégicos, as galdxias e seus nucleos ativos que
sdo o lar do nosso objeto de estudo. Pudemos compreender as diferengas entre cada tipo de galaxia,
além de identificar AGNs a partir de seu espectro e sua morfologia. Mas sempre tendo como prop6sito
a compreensao do crescimento de buracos negros supermassivos pela acrecao de matéria, visto pela
perspectiva da cosmologia.

Para nosso estudo do crescimento através de acrecdo analisamos 0s casos iniciais nos quais
alterdvamos apenas valores intrinsecos ao modelo cosmolégico como por exemplo a densidade relativa
de energia de curvatura e o paradmetro de estado e as massas iniciais nao se alteravam tanto entre si,
J4 que esses valores nao estdo tao diretamente ligados ao cdlculo do tempo césmico e sim ao tipo de
curvatura do Universo. Assim podemos concluir que, isoladamente, esses parametros nao sao tao
relevantes para construir um modelo de acrecdo de buraco negro. Além disso foi possivel perceber
que o modelo w — C'DM nos gerou massas iniciais maiores pois € um modelo de energia escura que
trabalha com um fluido de pressao negativa que tende a expandir o Universo de forma acelerada e
quanto mais acelerada a expansao, mais rapido o tempo passa, fazendo com que uma massa inicial
maior seja necessdria para chegar ao mesmo valor de massa final. Diferente do modelo A — C'DM no
qual a expansdo seria constante, devido a constante cosmoldgica.

Ja o valor de H influencia mais devido a sua relagdo inversamente proporcional ao tempo césmico,
além de sua relacdo direta aos outros parametros de cada modelo cosmolégico. O pardmetro de Hubble
carrega todos os parametros intrinsecos aos modelos cosmoldgicos dentro do seu valor, como pode ser
observado na equacdo (3.7.2) e portanto seu valor atual também € influenciado por esses parametros,
ou seja, uma mudanga no valor de H, implica indiretamente em uma mudanca de todos os outros
valores, explicando assim sua maior influéncia no valor das massas iniciais. Diferente de quando os
parametros sdo alterados um por vez, como acabamos de discutir.

Outro parametro de muita relevancia na hora de estimar essa massa inicial € a efici€ncia utilizada.
A eficiéncia diz respeito a taxa da massa acretada que se transformard em energia irradiada em forma
de calor e portanto quanto maior a efici€éncia, mais massa esta sendo "perdida"em forma de radiacao.
Sendo assim, quanto maior a eficiéncia do processo de acre¢ao, maior deve ser a massa inicial, afim
de suprir essa massa que serd perdida. Outra caracteristica da eficiéncia € que ela é proporcional ao
momento angular do buraco negro e portanto quanto mais rotacao, maior a eficiéncia, o que nos leva a
concluir que para obter massas menores e mais realistas para o buraco negro semente que ird gerar um
buraco negro supermassivo seria necessario um buraco negro com pouca ou nenhuma rotagao.

J4 que entramos na questdo de massas realistas, vimos que o redshift inicial usado para o calculo
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do crescimento do buraco negro € z = 15 devido a era da reionizacdo, na qual as primeiras estrelas,
galdxias e buracos negros estavam sendo formados, de forma que os possiveis buracos negros semente
deveriam ser da ordem de buracos negros estelares (10 M) e para chegar na massa final que haviamos
estipulado podemos encontrar uma estimativa para o valor necessario da eficiéncia, utilizando as
equagdes (6.2.17). Chegamos a um valor de aproximadamente ¢ = 0,07 para a eficiéncia. Tudo
isso considerando o modelo w — C'DM e utilizando os valores médios de todos os seus parametros.
Esse resultado € coerente com os valores que temos na discussdo do capitulo 7, ja que para uma
eficiéncia ¢ = 0,05 teriamos uma massa da ordem de 10™® M, e para uma eficiéncia ¢ = 0,10
terfamos uma massa da ordem de 10° M, com uma eficiéncia nesse intervalo seria completamente
razoavel encontrar uma massa da ordem de 10 M,,. Mostrando que esse modelo de acrecdo, de fato, é
vélido para explicar a existéncia de buracos negros supermassivos.

Esse assunto ainda € amplamente discutido, visto que pouco se sabe sobre a origem desses buracos
negros supermassivos no centro das galdxias e portanto ainda gera muito material para estudo e

pesquisa. Sendo uma drea com muito potencial a ser explorado.
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