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1 - I¥rTRODUGAO

A interpretagde do espectro Optico do objeto assacia
do a radio-fonte 3C-273, hd dezesseis anos atrias por Schmidt
(1963}, colocou os astrdnomos face 3 uma classe completamente
nova de objetos: os quasares. Conforme a descrigao de Schmidt,
as propriedades dos quasares, daqui por diante chamados sim -

plesmente de {S0's, sao basicamente as seguintes:

a — Objetos de aparéencia estelar possuindo, 3s vezes, ridio-
~emissao.

b — S3o0 varjaveis opticamente,

¢ — Possuem um fluxo UV importante,

d — Possuem linhas de emissdo bastante alargadas, apresentando
algumas vezes tambem um sistema {ou sistemas) de linhas de
absorgio.

e — As linhas espectrais apresentam um deslpcamento para o ver

melho ("redshift" } importante.

Embora a descoberta dos QS0's estivesse associada ini

clalmente & identificagdo Gptica das radio-fontes extragalicti

cas, a procura posterior de novas objetos foi baseada princi
palmente no excesso UV apresentado pelos mesmos, em relagado a

estrelas da sequencia principal. As estatTsticas atuais mos

tram que apenas 10% dos QS50s estdo associados & radio-fontes .
Entre os 0505 associados com radioc-fontes, ha indicios observa
c¢ionais de que pelo menos dois tipes de quasares existem : os
que possuem & < =~2.0 e se concentram pa regido dos "redshifts®
mais elevados e os que possuem o > -0.2, com uma distribui-

¢do mais ou menos uniforme {a & o expoente da distribuigao es-
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pectral F = kv®, que representa as observagoes numa grande ga
ma de frequgncias).

tmbora a origem do "redshift" dos Q50s seja ainda
uma matéria controvertida, a majoria dos astronomos aceita a
iaterpretagdo Doppler, implicando que estamos observando a ex-
pansio geral do Universo e os objetos mais distantes até agora
detetados. Se de fato os “redshifts” estiverem indicando as dis
tancias em que estes objetos se encontram, um formidavel pro -
blema energético se coloca. A poténcia irradiada na regido vi-

sivel do espectro & tipicamente da ordem de 1046 leir't_:js:-'I ] a

luminosidade bolométrica pode atingir 1048 ergs']. em alguns
Cas0s, coasiﬂerandn-se a forte emissao infrevermelha concentra
da entre 10-100 um,

Reag¢des termonucleares como fonte de  energia dos
QS0s foram examinadas através dos trabalhos de Hoyle e Fowler
(1963 a,b) e Fowler (1964, 1965, 1966) onde a queima do H,atra
vés do bi-cicla CNO, em "super-estrelas® produziriam uma lumi-
nosidade de L = 2 x 1038 (M/Mg) ergs™' durante as fases inici-
ais de contragdo de tais objetos massivos. Assim, estrelas su-
per-massivas com massas da ordem de 108 Mgy poderiam explicar
a poténcia {irradiada observada no dominio visTvel. As dificul-
dades com este modelo residem nas curtas escalas de tempo en -
valvidas (1 ¢ ?06 anos)}, bem como no fato gue tais objetos sie
instiveis dinamicamente, fatalmente entrando em colapsc gravi-
tacional, embora Fowler (1966) tenha mostrado que a rotagao
destes objetos pode ser um fator estabilizante durante o inter
valo em que as fontes de energia nuclear existirem.

Em analogia com os pulsares, a energia rotacional de

um objeto massivo ("spinar") também foi explorada como uma fon
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te possivel de energia dos QSOs (Morrison, 1969). Objetos em
reta¢do com campos magnétices e plasmas turbulentos ("magnetai
des"} foram modelos desenvolvidos principalmente por Ginzburg
e O;ernoy {ver artigo recenté, com referencias, em Ozernoy e
Reinhardt, 1978). Basicamente, o interesse nesta classe de ma -
delos esta na previsdo de variabilidades periddicas ou quasi -
-peridodicos. Embora, em algum nivel, os_QSOs apresentem varia-
bilidades na sua emissao, niq_%xistem, at® o presente, evidén-
cias convincentes de periodiéidades.

Atualmente, no que concerne 2 origem da energia dos
Q50s, existe um certo consenso enﬁre 0s astronomos que tal fon

te &€ de orfigem gravitacional. Assim, necessariamente os quasa-

res estariam assocfados a:objetos supermassivos. Lynden-Bell
{1869) foi o primeirb a examinar com detalhes a emissao elec -
tromagnética esperada de um QSO, cujo modelo consistia em um

buraco-negro supermassivo num estado de acréscimo de materia ,

proveniente essencialmente do gSs loca11zaﬂo_nos bragos espi-
rais de uma galaxia {(este modelo serd discutido em detalhes no
decorrer deste curso). Esti idéia tem sido desenvolvida tam -
beém, por outros autores, no sentido de explicar a atividade
observada em niclecs ativos tats como os nﬁc1eos de Seyfert,
galaxias N, etc., j3 que-existem algumas evidencias observacio
nais associando tal tipo de'atiVidade e eventualmente procuran
do considera-las como uma possivel .sequéncia. evolutiva.

No decorrer deste curso, gxamfnaremos estes proble -
‘mas partindo da ideia basica que o "motor" responsavel pela ati
vidade &€ um buraco-negro supermassivo em um estado de acrésci-

[go. Examinaremos & “fisica" dos buracos negros, .as evidéncias
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observacionais para a existéncia de objetes supermassives nos
nicleos das galdxias, as mecanismos de acréscimo, 2 emissao do
disco de acrascimo, fazendo em sequida uma comparagdoc com as
observacoes e um balango dos "prds" e dos "contra tal mode-

To.

2 - PROPRIEDADES DOS BURACCS WEGROS

A flsica dos buracos negros se encontra discutida em
inumeros 1ivros de texto {(por exemplo em "Relativistic Astro -
physics" de Zeldovich e Novikov, “*Gravitation" de Misner, Thor
ne e Wheeler, entre outros). Assim sendo, recordaremos aqui sg
mente suas propriedades fundamentais gue nos interessardo nas
discussoes e nos problemas que trataremos no decorrer do curso,

0 colpaso de uma estrela de carga elétrica e "spin"
nules produz um "buraco negro" cujo campo gravitacional exter-

no & descrito pela métrica de Schwarzschild, isto &,

2
dsz = = (1 - g-gﬂjczdtz + dr + rz(daz + sen29 d¢2} (1)
¢ty {1 -3)
e
Buracos negros com carga, caracterizados pela salugao de

Reissner-Nordstrgm e em rotacdo, caracterizados pela solugdo
de Kerr, nio ser2o considerados no presente curso.

Durante o colapso, um observador distante vefifica
que a luminosidade da estrela decresce exponencialmente (L =

-t/1
= e €y, com uma constante de tempo extremamente curta

e = 3 /’52—'}- 2.57 x 1073 (“'%) s (2)
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Por outro lado, nas vizinhan¢as do horizonte Py =

= 3%; » 0 intervalo de tempo medido localmente &
c

lT/Z dt (3)

AT = lgoo

tmplicando, através de (1}, que um foton emitido na superficie
de uma estrela de rafo R e recebido por um observador distante

sofre um "redshift" dado por

A-2
z w0 . ] e — (3-bis)
AT A
c

Consideremos agora uma partTcu!ﬁ de teéste no campo
gravitacional definido pela métrica de Schwarzschild. 0 movi -
mento sera efetuado num plano e nos orientaremos o Sistema de
coordenadas tal que & = n/2. Por outro lado, a geometria defi-
nida pela equagdo (1) & invariante com respefta as translacgoes
t+t+ At e 6~ ¢+ AP, 0 que significa que as coordenadas
sdo "cTclicas” e as quantidades de movimento conjugadas Po £ E
] p0 £l sio conservadas. A intensidade do quadrivetor "ener-
‘gia-quantidade de movimento" & dada por

gcspupB +ul -0 (4)

onde y & a energia de repouso da partfcula.

Desenvolvendo-se a (4) podemos escrever

(42 « 2 - v¥m (5)

onde £ § a energfa por unidade de energia de repouso e ¥(r) &

0 potencial efetivo definido por
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. r 2.2
vir)y = (0 - B2y L;E—)”z (6)

onde L @ a quantidade de movimento angular em unidades da ener
gia de repouso.

g Figura 1, adaptada do texto de Misner, Thorne e
Wheeler (MTW), mosfra ¢ comportamente do potencial efetive em
fungdo da coordenada radial (medida em unidades do "raio de
Schwarzschild"), parametrizado em termos do momento angular .

Atraves da anilise da Figura 1 podemos verificar que:

L LALES RARES & A

a — orbitas que possuam o perias-~

1, -
el RO1E ] .
ig ; tro distante do horizonte sdo
3 }: § essencialmente Keplerijanas.
F [} 4% ;
a 1§ ] b.— existe um valor critico do mo
F Ig Asympiotic 3 T
ook \ limn vimento angular abaixo do

RE qual a drbita nio @ fechada,

sl sendo a partfcula “tragada"

através do horizonte.

Mad A yltima Orbita circular estivel

pode ser calcutada & partir da

0.945 Last stable ~
: circular wrbit condicao:
0,9’2:
o :‘:;ME- »® ___L_)_B:rr‘ =0 (7)
Fig. 1 - Potencial efetivo em
radial m:g:'g:"egau:?g:gs:‘g: e usando-se a definigdo do poten-
:2:13 ﬂ%ﬁfh"’”“hﬂd" { do cial efetive (equagdo (6)), obte-
’ mos:
2.2 2.2
x2 . 2L°C X + 3L-C R (8)

Th Ty
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onde introduzimos x = r/rH.

As raizes da egquagao (8) sdo:

2.2 3r .
L-¢ 1
x==7- 1173 (9)
Y i L~C

E facil de se verificar a partir da equagao (%) que

. o momento angular critico & dade por Lepiy = /31:§ e a distdn
cia radial da "altima" drbita circular estivel & X, = 3,

A energia da particula, E = Pyt quantidade que se
conserva no movimento, em termos de energia medida por um ob -
servador em repouso no equador {& = 7/2) do sistema de coorde-

nadas usado, vale

1/2 ¢ "Hy1/2 ¢

E = Jgg,] local = (1 = )

local (10)

Na “G1tima* Grbita circular estdvel, E, _,y = V{x,) = V& 3. Por
tanto, a energia medida "no infinito" {por um observador dis -
tante) vale E = ¥ B/9'! e a energia de ligacdo da drbita em ter

mos da enérgia de repouso &

Eyqg * EﬂﬁrHE =1 -V 8/9'=10.057

Assim, a matéria que estiver sendo capturada pelo buraco negreo
e espiralar lentamente na direcac do centro, pode radiar cerca
de 5% de sua energia de repousec, signifi-ativamente maior do
que poderia ser obtido via processos nucleares (a transforma-
¢do do H em He via reacoes termonucleares permite cerca de

7.3 x 10'3 da“energia de repouso ser radiada).- Um buraco ne-
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gro em rotagio permite uma eficiéncia ainda mais elevada, che-
gando a 0.42 para um objeto com a mixima velocidade de rotagdo
permitida. Com as eficiencias em questdo, para explicarmos oS
valores t?picos da energia emitida pelos quasares, taxas de
captura de matéria de uma a duas dezenas de massas solares por
ano.sio necessarias. Examinaremos este ponto nos paragrafos
que se seguem, ja que se encontra relacionade tambem com o

probiema da formacio de objetos supermassivos.

3 - PORMAgAo DE BURACOS NEGROS SUPERMASSIVOS

0 estudo das fases finais da evolucdo de uma estrela
esta longe ainda de ser completo, AtE o presente, nao existem
modelos evolutivos que permitam ﬁegu1r a "vida" de uma estre-
1a (de uma dada massa) desde sua formagdo, ou mesme desde 2
nsequéncia principal®, fase onde se inicia a produgic de ener-
gia por processos termonucleares, até o instante onde todas as
fontes energéticas se extinguiram. Quais os progenitores das
anas-brancas, estrelas de neutrons ou buraces negros g ainda
uma pergunta sem resposta satisfatoria. Aceitaremos como plau-
sivel que estrelas massivas (M > 10 Hg) possam terminar suas
vidas comoc configuragoes colapsadas, em especial, buracos ne-
gros. Exemplos de sistemas candidatos a posuirem buracos ne -
gros (estelares) sdo Cygnus X-1, HD 152667, ambos fontes bina-
rias de rafos-X, e o sistema HD 72754 (Pacheco, 1978).

As propriedades destes sistemas, deduzidas a partir
da an@lise da curva de luz, velocidade radial e curva de raiog

-X, estio dadas na Tabela 1 (para maiores detalhes, ver Pache-
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co, 1975)).

TABELA 1
MASSA DA MASSA DA PERTODO FONTE
SISTEMA PRIMARIA | - SECUNDARIA ORBITAL AL DE
(VISTVEL) | (COLAPSADA?) (DIAS) 05-X
HD 226868 | 25 My v 12 Mg 5,60 sim
HD 152667 20 M, 8,5 Mg 7,848 sim (?)
nao de-
HD 72754 14 My 23 My 33,732 o e

A&m da formagdo de buracos negros como consequen -
cia do colapso das regiges centrais de uma estrela, a evolu -
¢3o dos aglomerados globulares tem sido sugerida como um cena-
rto possivel para a formagado de objetes colapsades com massas
superiores a 100 Mg. Experiéncias numéricas da  evolugdo de
"N-corpos" sujeitos A sua auto-gravitagao, procurando simular
os aglomerados globulares, mostram que em geral o envelope se
expande com "evaporagdo®” de estrelas (escape de estrelas de al
tas velocidades) e o niicleo se contraf. As  altas densidades
produzidas podem levar a especulagdes sobre a coalescéncia de
estrelas no nucteo, produzindo um objeto colapsado de massa
consideravel. A identificacdo de alguns aglomerados globulares
com fontes de emiss3o-X, em especial com algumas fontes erupti
vas ("x;ray bursters"), poderia dar um maior suporte a tais
idéfas.

Um outro cenario possTvel, no qual um objetd super -
massive seria formado, pode ser imaginado através de um proces
so de "canibalismo”. Se um buraco negro de massa estelar (v 10

. . 6
- 20 My) se formar numa regiio de alta densidade estelar ( 10
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a 107 estrelas pc'a), as forcas de maré podem produzir disrup-
¢ao das estrelas que se situem dentro do limite de Roche e o
gas ser capturado-pelo huraco negro, que aumentaria Sua massa
- atraviés de tal mecanismo. Embora tal processo implique em uma
escala de tempo elevada no caso dos aglomerados globulares, peo
de ser eficiente nos niucieos de galaxias. 0 fenomeno (S0 deve
ocorrer num "meio astelar", ]2 que as linhas espectrais de ele
mentos tais como o C, N, 0, Mg, Ne, Si e Fe sdo consequénctas
da evq]ucio estelar. Um modela de (SO possivel seria entdo o
de um objeto supermassivo no centro de uma galaxia eliptica ,
por exemplo. A questao que se coloca & que procuraremos exami-
nar agera & & seguinte: Um buraco negro formado comp conse-
guencia da evolugzo de uma estrela. massiva tem tempo suficien-
te para aumentar sua massa via um prdcesso de "canibalismo" 2

Vamos inicialmente introduzir algumas definigoes:

~a ~ Raio de maré ou raio de Roche, Ry, @ a distancia limite
dentro da qual as forgas de maré devidas ao buraco negro

sio superiores i gravitagdo propria da estrela

Ry = {%%)]’3 « 4.66 x 1075 (ﬁ%}}’3 pc (11)

b — Raio gravitacional, R@’ 2 a distancia dentro da qual  as
estrelas encontram-se dentro da influéncia do campo gravi-
tacional do buraco negro, descrevendo Grbitas fechadas em

" torng do mesmo

R I——z-' _{12)

Nas equagGes acima, M"& a massa do buraco negro, p e
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a densidade interna média das estrelas (assumiremos estrelas
4o tipo solar pn 1.4 g cm'a} e V, € a velocidade de dfsper-
sio das estrelas no nicleo da galixia, onde se encontra imerso
o objeto colapsado.

A taxa de captura de matéria proveniente da disrup-
¢8o de estrelas fof estimada por Hills (1975) e seu trabalho
fol posteriormente desenvolvido por um grande niimero de pesqui
sadores (entre outros, podemos citar Frank e Rees.(IQ?s); Ligh
tman e Shapiro (1977); Young {1977)}. 0 valor da taxa de captu

ra @ dado por

&= <> men, (13)

onde Q & a secgdo eficaz de captura, m, & a massa média das es
trelas do ambiente enveolvendo o buraco negro € n, & a densida-
de espacial das mesmas. A secgdo eficaz de captura estimada por
Hills &

6,1/3 gi:;i

qQ:nx RgRH = 216G (—

a0 (14)

*
onde usamos as equacﬁes'{1l) 91(13). Numericamente a (13) fica
dM A5, w473 Paipe®) 15)
g 13 (“;) Vo%e7sT Mg/ano 4

Inteqrando-se a equacio acima, podemos calcular o tempo de

"crescimento” de um buraco negro supermassivo (Mg >> My o .y}

¥,(km/s)
15 M,-1/3 '~
« 1.7 x 10 ) —— aN0s (16)
Teresc (H; nalpe 3)

Na analise do cenirio em questao, temos que conside-
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rar as condigdes de validade das equagoes acima. Obviamente,na
integracao da equagao (15) est2 sendo suposto um estado esta -
cionario, no qual a densidade de estrelas ne nucleoc nido varia
consideravelmente. Em outras palavras, as estrelas consumidas
pele buraco negro sdo substituidas, através de um processo de
difusio envolvendo as colisoes de estrelas que possuem drbitas
elipticas, com o periastro dentrp do limite de maré € 0 apoas-
tro 3 uma distdncia superior a0 raio gravitacional. Grosseira-
mente, isto implica que o raio gravitacional seja menor que as
dimensdes tipicas do nucleo estelar. Por outro lado, a medida
que a massa do buraco negro aumenta, © "horizonte" ou raio de
Schwarzschild cresce proporcionalmente a massa e, portanto,com
uma taxa mais riapida que o raic de Roche. Quando o buraco ne-
‘gro atinge uma massa superior ao valor critica de 3 x 108 Mg
o horizonte "engole" o raio de maré e o processc de captura
" ndg & mais eficiente para formar um "disco" responsavel pela
emissao electromagnética.

. A Figura 2 nos mostra a relagdo critica entre a velo
cidade de dispersido das estrelas e a densidade de estrelas do
nicteo, para que tenhames um tempo de crescimento da ordem de
1010 anos, a partir de um buraco negro de massa igual a2 10 MB‘

Podemos observar que as condigdes prevalecendo nos
aglomerados globulares {AG) e niucleos de galaxias normais (NG)
~implicam num tempo de crescimento maior que o tempo de Hubble.
Por outro lado, as galdxias elipticas compactas (E) e os nu-
¢leos densos {ND) possuem um tempo de crescimento inferior ao
tempo de Hubble, nido excluindo tal mecanisme para a formagéo

de buracos negros supermassivos.
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Fig. 2 - Velocidade de dispersio este-
lar em fungdo da densidade de 90% V, (Ranfs)
estrelas no nucleo, para um

tempo de crescimento igual a lo]oanos. -

- ]
Em nucleos densos

V, n 320 km/s e n, ~ 108 pe™3 |
implicando através da equacic |3z
(15) taxas de captura da ordem
de 3,2 Me/ano. para buracos ne-

gros com massas da ordem de ?'//

2.6 x 107 Me. Para massas maio-

-3
A

res do que tal valor, o raio 4 © ]

gravitacional serd superior ao raio tipico do niucleo (Rnﬁcleom
n 0.4 pc) e a4 eficiéncia do acréscimo diminui. Para um buraco
negro de Schwarzschild, tal taxa de acréscimo implica em uma

46 rar-gs"1 , comparavel

luminosidade bolometrica da ordem de 10
com as observadas nos Q50s. No entanto, para um burace negro
de 2.6 x 107 He, tal luminosidade &€ ligeiramente superior ao
limite de Eddington e uma andlise mais detalhada de processos
de acréscimge supercrTtices necessita ser fefta. Em todo caso,
o limite de Eddington indicaria que as massas tipicas associa-
das aos objetos colapsados supermassivos sdo da ordem de 109M§

Neste caso, como alem de 3 x 108

Mg © horizonte engole o rafo
de mar®, um outro cendrio para a captura de matéria e um conse
quente aumento de massa do buraco negro precisa ser imaginado.

As evidencias observacionais que dispomos atualmente

nos permitem afirmar que as estrelas perdem uma fragdo nao deg
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prezivel de sua massa inicial durante sua evolucdo. Se no nu-
cleo das gqalaxias, tal massa ejectada & capturada por um obje-
to calapsado, ela serve nao so para aumentar sua massa mas tam
bém como meio de irradiar a energia potencial gravitacional a
medida que vai sendo capturada.

A taxa de perda de massa por um aglomerado de estre-
las de massa M no nicleo & dada por (Gisler, 1976)

? M

Mo 1075 Mg/ano (17)

gnde t @ a idade do aglomerado. Se associarmos Mn ao proprio
"bojo" da galaxia, taxas de perda de massa da ordem de TD_ZMBX
/aﬁo podem ser facilmente obtidas. A questdo se tal massa ao
sér capturada pelo objete colapsado, suposto existir no nicleo,
implica na formagao de um disco gasoso ou em captura esferica-
ménte simétrica, € um problema ainda em aberto {ver, por exem-
plo, Bailey e Clube, 1978). Este problema voltara a ser discu-

tido quando examinarmos um modelo para oS guasares.

4 - OBSERVAGOES RECENTES DE M8?

Observac¢des recentes da radio galaxia eliptica pecu-
tiar MB7 com detetores bi-dimensionais (SIT e CCD)} (Young e
outros, 1978), bem como espectroscopicas (Sargent e outros,

1978), mostraram as seguintes caracteristicas:

a ~ o perfil do brilho especifico desvia-se cuansideravelmente
daguele tipico de galaxias elipticas para distancias ao cen

tro menores que 90 (= 675 pc) (ver Figura 3).
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9 A T Fig. 3 - Distribuigao de brilho en
- ﬂ M87 {do artigo de Younq e
17 1 outros, 1978).

b — a velocidade de dispersdo

%: 3 .
1 J das estrelas & cerca de
. 280 km/s no borde do ntcleo

1 (r = 930), aumentande rapi-

“ 1 damente no seu interior ,
ot 1% psencsec O o atingindo 350 km/s em r =

= 135 (= 110 pc).

0s dados acima foram interpretados pelos autores men
cionados como sendc até agora a melhor evidéncia em favor da
existencia de um "buraco negro supermassivo" no nicleo da uma
galaxia. Se interpretarmos a variagéac da velocidade de disper-
sao como sende devida ao campo gravitacional de um objeto mas-

sivo ao niucleo, da equagao (12) podemos estimar sua massa em

Mmﬁx]ﬂgMg

A questao que se coloca agora & saber se podemos as-
sociar tal objeto a um buraco de grande massa. Notemos de ime-
diato que tal massa implica que o "raio do horizonte” & maior
que o raio de mare (définido pela equagao (11)} e gue neste ca
s0, a disruptura de estrelas nao pode ser invocada para expli-
car qualquer tipo de atividade nuclear. Além disso, a densida-
de de estrelas nas regifes centrais de M87 & cerca de ZEMch'%

o que implica num tempo de crescimento (equagdo (16)) muite mai

or que o tempc de Hubble. Nestas condicdes, geneticamente se -
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ria dificil se explicar tal objeto via processos de “"canibalis
mo" estelar.

Uma outra possibilidade, seria o crescimento via per
da de massa das estrelas. A aplicagi3o da equagao (17) sugere
que necessitariamos de um aglomerado de estrelas de massa

10 Mg dentro de um raio da ordem de 800 pc,o que

M, 6.5 x 10
parecem niimeros razoaveis para uma galaxia eliptica.

De qualquer forma, embora as observagoes indiquem a
existéncia de um "objeto" massivo no niacleo de M87, sua associ
agao com um "super-buraco negro" & prematura e outras alterna-

tivas devem ser examinadas. Nas discussoes finais voltaremos

ao probiema.

5 - 4 EMISSACQ ELETROMAGNETICA DOS DISCOS DE ACRESCIMO

Neste CapTtulo, consideraremos a emissaoc optica pro-
duzida por um disco gasoso "viscoso" em torno de um objeto co-
lapsado supermassivo. 03 cendrios possiveis de formagdo de tal
objeto, bem como o5 "reservatdrios" de massa a ser capturada
foram examinades no Ttem anterior.

As equagoes detalhadas de um disco gasose "viscoso"
podem ser encontradas em varias referéncias e em especial, no
caso de viscosidade produzida por turbulencia no gas, em Pache
to e Steiner (1976) e Steiner (1979).

A Tuminosidade local de um disco de acréscimo € dada

por

m
L, =2 - 2rr Fy(A(r)) dr (18}
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onde r, = 3r, (ver Capitulo 2) & o raio interno do disco e
" 2 o raio externo. Em geral, no caso de objetos supermassi -
vos, a profundidade optica transversal @ muito grande, o fluxo
local integrado em frequéncia se aproxima do valor do  corpo-
-neqro. Nestas condigoes, a distribuicac de temperatura radial

¢ dada por {Pacheco e Steiner, 1976)

v T
74("“36”"3"‘ (ur_}wz-l 9y
8ror J
Definindo-se
no= (2t (20)
M
6
3
4 c
a =—2- F (21)
1728naG
e
rite = % s {22}

a equagdo (19) pode ser re-escrita como

T{x) = ang{x) {(23)

onde

1/4
g(x) = x3/4 [i - x_]/%] . (24)

As equacgdes acima permitem o c2lculo do espectro do
disco visto por um observador local. 0 fluxo recebide por um
observador distante, num dado intervalo dxo. e

o dn - L(A0/1+Z) dAD (25)
o "o 4FDZ (T+2)

ande 2 =(A°-XVA € o desvio para o vermelho ("redshift"} e a
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distancia-tuminosidade & dada por

p=ln+lz4ya, 1) (26)

R

onde Hy & a "constante® de Hubble e Q, © chamado parimetro de
aceleragio. Considerando-se um modelo cosmoldgico com G * 1 e

H, = 75 km/s/Mpc a magnitude sparente na banda ¥ € dada por

my = 142.07 - 2.5 log L (1,/1+2) + 2.5 log 2% (1+2)% ,

onde L & dade em erg cm']s°].

A Figura 4 mostra a magnitude aparente em fungio da
distincia, ou seja, em funcio do "redshift", para alguns mode-
Yos de quasares, cujos parametros que os definem estic dados

na tabela abaixo.

TABELA 2
MODELO ﬁ(He/ANO) MMy n

) 1,00 | 1,06 x 101¢ 1073

2 10,00 | 3,7x108 | 1w0?

3 6,2 | 1,0x10° [ sx10®

0s pontos, em tal diagrama representam valores observacionais.

Da analise de tal diagrama fica clare primeiramente
que nio existe uma correlacdo evidente entre a magnitude visu-
at e o "redshift", sendo o diagrama essencialmente um "scatter

diagram”. Os modelos, em tal representacdo, construTdos com va
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Fig. 4 - Compara-

¢ac en -
tre os diagramas
tedricos magnitu-
de versus "red -
shift" e as obser
vacoes de (50s.0s
numeros  indicam
o5 modelos cujos
parametros estdo
definidos na Tabe
la 2.

20

lores palusi - 15 }
veis de massa
para ¢ objeto

supermassivo e

taxas de acrés

cimo permiss¥- _i )
veis dentro dos cenarios examinados anteriormente, predizem em
geral uma liminosidadé elevada para oa quasares de baixo "red
shift" (Z < 0.25) e sao subluminoses em relag2o aos quasa -
res de alto "redshift* (Z > 1.0}. Embora ‘possamos interpretar
tal resultado como fnexistindo o “quasar padrdo"”, isto &, defi
nido em média por uma massa tipica e uma taxa de captura tTpi-
ca, bem como finvocar a presenca de feitos evolutives, fica evi
dente que o modelo disco em si ndo explica estatisticamente o
comportamento da luminosidade visual em fungdo do “redshift” e
modelos alterpativos ou mais e]aboradds do que este aqui.apre"
sentado devem ser desenvolvidos. A tTtulo de comparagide apenas,

na Figura 4 a linha tracedada representa a relagac entre maghi
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tude e "redshift" calculada para um modelo cosmologico do tipo
"estado estacionario® (q° = 1) com os parametros do modelo de
disco 3 & da mesma forma, a linhi pontilhada, para- um mod;lo
Einstein-de Sitter com 9, = 1/2. A dependencia dos resultados
em fungdo do parametro de aceleragao & outro fato que introduz
uma dificuldade 2 mais na interpretagio de tais resultados.Por
outro lado, € preciso notar que o diagrama cor x cor dos quasa
res € razoavelmente bem explicado por tal modelo { Steiner,
1979) {ver Figura §).

| 0. espectro do disco por si s0 ndo explica a alta
emissividade observada no infravermelho e um mecanismo de re -
pfocessamento da energia emitida no UV se faz necessario. Tais

‘estudos se encontram atualmente em andamento.

6 - CONSIDRRACDES FINAIS

Embora tudo indique que a fonte de energia dos quasa
res seja de origem gravitacional, o mecanismo atravég_do gual
éia € transformada em energia eletromagndtica ainda ni3o esta
suficientemente Eem esclarecido.

A existencia de obje#os supermassivos no niucleo  de
galaxias ativas e suva associagdo com gquasares esbarra ainda na
dificuidade de forma-los. Dofs cendrios parecem ser possTveis:
"canibalismo” e captura do gas ejetado por estrelas durante 0
curso de sua evolugdo, AtE a presente data, nao exigteh'fortes

evidéncias observacionais que permitam a conclusdo firme da

existéncia destes objetos, inclusive em M87.

Por iltimo, a comparagao de um modelo extremamente
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-4 -2 0 2 4 6 8

B-V

Fig. 5 - Diagrama de cor dos quasares. A linha continua sdoc as cores calcu
Tadas. Estdo assinaladas as cores dos BL Lac(A) e quasares com es
pectro normal (-}.

simples de quasar, constituido por um objeto supermassive e um
disco gasoso (modelo desenvolvido inicialmente por Lynden-8ell,

(1969), com as observagdes, permite concluir-se que:

a - a grande dispersao dos pontos observacionais ‘no diagrama



-112-

magnitude em fungdo do "redshift® indica que nioc existe um

quasar "padrido”, dificultando a modelagem de tais objetas;

a regiao ocupada pelos pontos observacionais implicam, den

tro do contexto de tal modelo, massas entre 108 a 1010 M

8
para o objeto supermassivo e taxas de captura - .entre 1 -

- 10 He/ano;

¢ comportamento da curva tedrica magnitude versus "redshift"
depende do modelo cosmoldgico, dificultando majs ainda a

comparacdo entre teoria e observagido.

Estes inicos aspectos ja mostram a complexidade do

probTema da natureza dos quasares, indicando um fértil campo

de pesquisas para os anos que virdo.
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