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Resumo

Núcleos ativos de galáxias (AGNs, do inglês Activce Galactic Nuclei) são galáxias cujo

núcleo emite uma enorme quantidade de energia com espectro não térmico (não estelar).

Estes objetos astrofísicos estão entre os fenômenos mais energéticos do Universo. Numerosas

subclasses de AGNs foram definidas com base em suas características observadas. Dentre

elas, temos os blazares, que emitem jatos relativísticos orientados na direção da Terra.

Estes jatos são feixes de matéria ionizada acelerados próximos à velocidade da luz, os

quais irradiam energeticamente através de todo espectro eletromagnético. Modelar o

espectro de emissão de radiação de blazares através dos processos radioativos de partículas

carregadas relativísticas permite derivar a distribuição de energia espectral não térmica

destas fontes para inferir informações sobre os mecanismos de aceleração de partículas

na fonte, bem como investigar a composição do jato. Os blazares emitem radiação em

todo espectro eletromagnético, desde rádio até raios gama altamente energéticos. A

observação de raios gama de altas energias por diversos experimentos de detecção mostra

que os blazares podem acelerar partículas a energias ultra-relativísticas. Entretanto, os

mecanismos físicos responsáveis por acelerar partículas a altíssimas energias ainda não

são bem compreendidos. A compreensão de tais mecanismos é fundamental, uma vez que

a produção de radiação altamente energética está associada aos processos de aceleração

de raios cósmicos ultra-energéticos, bem como à produção de neutrinos. A comparação

de observações em múltiplos comprimentos de onda de blazares com modelos numéricos

que calculam emissões radioativas da fonte representa a ferramenta principal para sondar

a microfísica no interior da fonte e seus parâmetros físicos (como a região de emissão de

radiação e o conteúdo de partículas). Deste modo, o respectivo trabalho de pesquisa tem

por objetivo investigar a distribuição de energia espectral de fontes blazares detectadas

em raios gama.

Palavras-chave: Blazares, Modelagem Numérica, Raios Gama, Neutrinos.





Abstract

Active galaxy nuclei (AGNs) are galaxies whose nucleus emits a huge amount of energy

with a non-thermal (non-stellar) spectrum. These astrophysical objects are among the

most energetic phenomena in the Universe. Numerous subclasses of AGNs have been

defined based on their observed characteristics. Among them, we have the blazars,

which emit relativistic jets oriented towards the Earth. These jets are beams of ionized

matter accelerated close to the speed of light, which radiate energetically across the entire

electromagnetic spectrum. Modeling the radiation emission spectrum of blazars through

radioactive processes of relativistic charged particles allows us to derive the spectral

distribution of non-thermal energy from these sources, to infer information about the

particle acceleration mechanisms at the source, as well as to investigate the composition

of the jet. Blazars emit radiation across the entire electromagnetic spectrum from radio to

the highest energy gamma rays. The observation of high-energy gamma rays by several

detection experiments shows that blazars can accelerate particles to ultra-relativistic

energies. However, the physical mechanisms responsible for accelerating particles to

very high energies are still not well understood. Understanding such mechanisms is

fundamental since the production of the highest energy radiation is associated with the

acceleration processes of the ultra high-energy cosmic rays, as well as the production of

neutrinos. Comparison of multiwavelength observations of blazars with numerical models

that calculate radioactive emissions from the source represents the main tool for probing

the microphysics inside the source and its physical parameters (such as the radiation

emission region and the particle content). Therefore, this research work aims to investigate

the spectral energy distribution of AGN sources detected in gamma rays.

Keywords: Blazars, Numerical Modelling, Gamma Rays, Neutrinos.
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1 Introdução

A maioria dos núcleos ativos de galáxias (AGNs – sigla em inglês para Active

Galactic Nuclei) [1, 2] apresenta uma emissão de energia da região central que não pode

ser explicada como sendo gerada unicamente em estrelas. A energia emitida por uma

AGN é gerada a partir da transformação da energia potencial gravitacional de matéria que

é acretada a um buraco negro supermassivo através de um disco de acreção. As galáxias

que “hospedam” estes núcleos são chamadas de galáxias ativas e são divididas em classes

de acordo com suas propriedades intrínsecas e aparentes.

Numerosas subclasses de AGNs foram definidas com base em suas características

observadas [3]. Dentre elas, temos os blazares. A interpretação deste tipo de AGN é

que estamos observando uma rádio-galáxia de um ângulo de visada ao longo do jato

relativístico que emana do núcleo. Grande parte da luminosidade do blazar se origina

em jatos poderosos de material que se movem ao longo da linha de visão em direção à

Terra a velocidades relativísticas. Os blazares sofrem um dos fenômenos mais violentos do

universo e são um dos tópicos mais importantes em astronomia extragalática. Os jatos

relativísticos [4, 5, 6] destes objetos astrofísicos irradiam energeticamente através de todo

o espectro eletromagnético com seus jatos apontados para o observador. Essa orientação

explica suas propriedades peculiares, especificamente a intensidade de seu brilho, e também

distingue os blazares de outra classe de núcleo ativo de galáxia, os quasares. Por emitirem

radiação em uma gama de frequência, do rádio aos raios gama, os blazares podem ser

observados em baixa frequência (ondas de rádio) por radiotelescópios terrestres [7, 8] e em

altas frequências (raios gama) por telescópios espaciais como o Fermi1 [9] ou telescópios

Cherenkov terrestres [10], como H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System)2, MAGIC

(Major Atmospheric Gamma Imaging Cherenkov)3 e VERITAS (Very Energetic Radiation

Imaging Telescope Array System)4, e futuramente pelo CTAO (Cherenkov Telescope Array

Observatory)5.

Os blazares dominam o céu extragalático na região de altíssimas energias, sendo 70

de um total de 78 fontes extragaláticas de altíssima energia identificadas como blazares [11].

A distribuição espectral de energia de blazares mostra tipicamente duas componentes, uma

que atinge o pico na faixa de energia do óptico a raios-X e é devido à radiação síncrotron

de elétrons relativísticos, e uma outra que atinge o pico na faixa de energia de raios

gama com uma origem que ainda é debatida, i.e., este segundo pico de emissão pode ser

1 <https://fermi.gsfc.nasa.gov/>
2 <https://www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/>
3 <http://www.magic.iac.es/>
4 <https://veritas.sao.arizona.edu/>
5 <https://www.cta-observatory.org/>
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devido ao espalhamento Compton inverso de elétrons no jato relativístico [12, 13, 14, 15],

à radiação síncrotron de prótons em campos magnéticos suficientemente altos [16, 17, 18],

ou a mésons e léptons através da cascata iniciada por interações próton-próton ou próton-

fóton [19, 20, 21]. Aproximadamente 50 dos blazares conhecidos em altíssimas energias

pertencem à subclasse de objetos BL Lacertae com pico em alta frequência (HBLs, sigla

em inglês para high-synchrotron peaked BL Lacs) para os quais a radiação síncrotron tem

um pico de emissão em frequências acima de 1015 Hz [22].

A interpretação dos dados coletados de fontes astrofísicas, em especial blazares, por

diferentes instrumentos de detecção de radiação eletromagnética é realizada por meio de

modelagem computacional assumindo diferentes cenários de produção de radiação na fonte.

A modelagem computacional nos permite obter a distribuição de energia espectral da fonte

astrofísica desde ondas de rádio até raios gama. A região de mais alta energia do espectro de

emissão da fonte (faixa de raios gama do espectro eletromagnético) ainda é um mistério a ser

desvendado. Estudar os mecanismos físicos capazes de produzir radiação em altas energias

é fundamental para compreender o limite de aceleração de partículas no interior da fonte,

em qual região do jato ocorre a produção e emissão de radiação eletromagnética, bem como

os mecanismos de absorção fóton-fóton nos campos de radiação interno e externo ao jato

relativístico. Além do mais, como estamos falando de fontes que apresentam variabilidade

temporal, a modelagem computacional nos auxilia na compreensão dos processos físicos

que regem o comportamento temporal de blazares [23]. Esta abordagem de modelagem

oferece uma perspectiva promissora para estudar os mecanismos de aceleração astrofísica e,

finalmente, identificar as fontes de raios cósmicos, gamas e neutrinos. As AGNs e regiões de

emissão em jatos relativísticos pertencem à classe mais promissora de aceleradores de raios

cósmicos de energia ultra-alta [24]. Descobertas experimentais básicas de instrumentos

recentes fornecem possíveis interpretações e restrições astrofísicas na fonte energética.

Particular atenção é dada aos mecanismos de aceleração de raios cósmicos ultra energéticos

em AGNs, incluindo aceleração de partículas próximas a buracos negros [25, 26], bem como

aceleração de Fermi de primeira ordem em choques relativísticos e aceleração estocástica

de partículas de cisalhamento em jatos de grande escala [27, 28, 29]. Argumenta-se que os

dois últimos representam os mecanismos mais promissores e que os blazares fornecem um

ambiente adequado para a aceleração dos raios cósmicos de ultra-alta energia [24, 30].

Observações da região de mais alta energia do espectro de emissão de blazares são

cruciais para a caracterização da variabilidade temporal destas fontes [31]. Mesmo com

o decorrer de inúmeras pesquisas realizadas para melhor compreender os vários aspectos

cruciais da fenomenologia de blazares, muitas questões relacionadas aos processos físicos

responsáveis pela aceleração de partículas relativísticas na fonte, bem como em qual

região do jato ocorre a emissão de radiação, ainda não são claramente compreendidas [32].

Assim, investigar a física responsável pela emissão de radiação de blazares é fundamental

para entender os fenômenos extremos que ocorrem no Universo. Esse feixe de radiação
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extremamente energético emitido pelo blazar traz informações sobre os campos cosmológicos

que permeiam o Universo [33, 34] (a luz de fundo extragaláctica e o campo magnético

extragaláctico), e também pode auxiliar na busca por novas partículas (partículas do tipo

áxion [35, 36]) ou procurar violação da Invariância de Lorentz [37, 38] em altas energias.

O conteúdo abordado nesta dissertação é dividido da seguinte forma: no Capítulo

2 é feita uma apresentação histórica e teórica dos buracos negros, os quais são os “motores”

muito eficientes e de altíssima potência, responsáveis pela emissão de radiação não térmica

de fontes AGNs. No capítulo 3, o modelo unificado de AGNs é descrito, bem como

o mecanismo de aceleração de Fermi descrito no capítulo 4, seguido de uma descrição

detalhada dos blazares, os quais são o objeto central deste trabalho. Já no capítulo 5,

detalham-se os mecanismos físicos de produção e emissão de radiação não térmica, em

múltiplos comprimentos de onda, via modelos de interação leptônica e lepto-hadrônica. Os

softwares utilizados neste trabalho para a modelagem numérica de blazares via processos

leptônicos (JetSeT) e lepto-hadrônicos (AM3) são descritos no capítulo 6. Já no capítulo 7

são abordadas as fontes blazares utilizadas neste trabalho e os resultados obtidos.
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2 Buracos Negros

Este capítulo tem como intuito apresentar o ciclo da vida de uma estrela, do seu

nascimento até a sua morte. Além do mais, é feita uma breve introdução histórica dos

buracos negros e, posteriormente, discutidos os três tipos de soluções dentro da teoria da

relatividade geral de Einstein dos buracos negros ministradas em cursos de graduação e

pós-graduação nas universidades, sendo elas: buracos negros estáticos, buracos negros

carregados e os buracos negros rotacionais. Ao final do capítulo, é discutida a aceleração

de partículas ao redor de buracos negros. Partículas podem ser aceleradas a energias

extremas nas imediações de buracos negros devido a diversos mecanismos físicos associados

aos ambientes extremos encontrados nessas regiões.

2.1 O inicio e o Fim da Vida de uma Estrela

As estrelas nascem a partir de uma imensa quantidade de gás chamada de nebulosa,

também conhecida como berçário de estrelas. Com certas condições iniciais, uma parte

dessa nebulosa pode começar a colapsar sob sua própria gravidade [39]. Um dos critérios

para que uma nebulosa desenvolva uma estrela é a massa de Jeans (MJ). Desenvolvida

em 1901 por Sir James Jeans1, a massa de Jeans corresponde a massa mínima necessária

para que a nuvem ultrapasse o limite de estabilidade e inicie o colapso gravitacional [40]:

MJ =

(

5KT

µmHG

)
3

2

(

3

4ÃÄ

)
1

2

, (2.1)

onde K é a constante de Boltzmann, T é a temperatura da nuvem em Kelvin, µ é a

massa molecular média do gás, mH é a massa do átomo de hidrogênio, G é a constante

gravitacional e Ä é a densidade do gás.

Neste processo também encontramos o Teorema do Virial, formulado por Rudolf

Julius Emanuel Clausius2 em 1870 [41], usado primeiramente no contexto da teoria cinética

dos gases e nos proporciona a relação entre as energias potencial e cinética de um sistema

de partículas em equilíbrio. Em uma nuvem molecular que dará origem a uma estrela, o

Teorema do Virial relaciona a energia cinética total e a energia potencial gravitacional

da nuvem. Nesse contexto, caso essa condição de equilíbrio for violada pela presença de

1 Sir James Jeans foi um astrônomo e matemático nasceu em 11 de setembro de 1877 e faleceu em 16 de
setembro de 1946, ganhador do Prêmio Smith (1901), Prêmio Adams (1917) e da Medalha Real (1919).

2 Rudolf Clausius foi um físico e matemático alemão conhecido como um dos pais da termodinâmica,
nascido em 2 de janeiro de 1822, faleceu em 24 de agosto de 1888 foi ganhador da Medalha Copley
(1879) e do Prêmio Poncelet (1882).
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uma força externa, a nuvem pode entrar em colapso, dando início ao processo de formação

estelar.

Conforme a região se contrai, a matéria se acumula em regiões mais densas,

formando o que é conhecido como uma protoestrela3. À medida que a protoestrela se

contrai, a temperatura e a pressão em seu núcleo aumentam. Quando a temperatura

atinge cerca de 10 milhões de graus Celsius, as condições tornam-se adequadas para a

fusão nuclear do hidrogênio em hélio. Assim, com o aumento da temperatura, suficiente

para manter a fusão sustentada do hidrogênio, a estrela se forma e permanece estável.

Quando o hidrogênio se esgota, após incontáveis processos de fusão nuclear, a estrela

começa a evoluir, passando por estágios subsequentes de fusão nuclear, que eventualmente

levam à formação de elementos mais pesados, podendo chegar a elementos como o ferro.

Assim, a massa da estrela vai se concentrando cada vez mais no seu centro, tornando-a

cada vez mais densa, provocando deste modo uma transformação no estado da estrela,

cujo destino final depende de sua massa inicial.

O fim de uma estrela depende da massa inicial da mesma. Para massas entre

0, 8M» e 10M», em que M» é a massa solar, a estrela se tornará uma anã branca, com

massa próxima ou maior que a do Sol, mas com diâmetros comparáveis ao da Terra. Já

para massas acima de 10M» a 25M», as estrelas transformam-se em estrelas de nêutrons,

que são corpos celestes superdensos, de dimensões reduzidas (raio da ordem de 20 km),

extremamente quentes e que giram em alta velocidade. Para massas superiores a 25M», o

núcleo da estrela colapsa completamente, até formar um buraco negro [39].

2.2 Desenvolvimento histórico

A primeira menção ao termo buraco negro foi dada em 1969 por John Wheeler4,

contudo essa não foi a primeira ideia de um buraco negro. A primeira ideia surgiu no século

XVIII com dois cientistas, o primeiro John Michell5 em 1784 no seu artigo publicado no

Philosophical Transactions of the Royal Society of London [42], onde o mesmo afirmou que

estrelas com uma grande quantidade de massa poderiam exercer uma força gravitacional

tão intensa que poderia deformar a trajetória da luz, podendo diminuir sua velocidade. Já

o segundo, o matemático francês Pierre-Simon, mais conhecido como Marquês de Laplace6

publicou nas duas primeiras edições de seu livro intitulado “Exposição do Sistema do

3 Uma Protoestrela é um protótipo de estrela, ou seja, um objeto candidato que se tornará estrela caso
sua massa seja grande o suficiente.

4 Físico estadunidense, nascido em 9 de julho de 1911 e faleceu em 13 de abril de 2003, ganhador de
mais de 10 medalhas e prêmios como o prêmio Albert Einstein em 1965.

5 John Michel foi um filósofo naturalista, clérigo e geólogo inglês, nascido em 25 de dezembro de 1724 e
falecido em 29 de abril de 1793.

6 Nascido em 23 de março de 1749 com falecimento em 5 de março de 1827, foi um físico, matemático e
astrônomo francês, criador da transformada de Laplace e operador diferencial de Laplace.
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Mundo” [43], de forma independente ao trabalho de Michael, que se uma estrela possui um

campo gravitacional muito intenso, nem mesmo a luz conseguiria escapar da sua atração

gravitacional. Deste modo, a estrela não poderia ser observada, sendo nomeada portanto

de “estrela escura”. Anos mais tarde, foi nomeada de buraco negro.

As teorias dadas por Michaell e Laplace eram baseadas na lei da gravitação de

Newton7 publicada em 1687 [44]. Contudo, surgia uma dúvida: como a gravitação

newtoniana poderia afetar a luz? Que na época era fortemente defendida como uma

onda. Apenas no século XX, com o desenvolvimento da teoria da relatividade geral pelo

físico alemão Albert Einstein8 em 1915 [45] foi possível melhorar os estudos das “estrelas

escuras”.

Já em 1928, o indiano Subrahmanyan Chandrasekhar9 foi para a Inglaterra realizar

a sua pós-graduação com o professor Arthur Eddington10. Chandrasekhar se perguntou

quão grande o raio de uma estrela poderia ser para que a mesma pudesse se sustentar

contra a sua própria gravidade, depois de ter consumido todo o seu combustível.

Após o consumo do combustível da estrela, a força gravitacional passa a prevalecer

e a estrela começa a encolher, fazendo com que as partículas no interior da estrela fiquem

cada vez mais próximas umas das outras. Entretanto, devido ao princípio de exclusão de

Pauli, apresentado em 1925 pelo físico austríaco Wolfgang Pauli11, dois ou mais férmions

não podem ocupar o mesmo estado quântico dentro do mesmo sistema [46]. Quanto

mais próximas as partículas estiverem entre si, mais diferentes serão os sentidos de suas

velocidades, fazendo com que as mesmas se separem. Assim, Chandrasekhar chegou à

conclusão de que, quanto mais próximas as partículas estiverem, devido ao princípio da

exclusão de Pauli, a estrela deveria se expandir. Com o processo de expansão, haveria um

equilíbrio entre a força gravitacional e a pressão devido ao princípio da exclusão de Pauli no

interior da estrela, fazendo com que a mesma tenha um raio fixo. Chandrasekhar pensou

se haveria algum corpo denso o suficiente, com uma gravidade tão forte que venceria a

repulsão causada pelo princípio de exclusão.

Chandrasekhar percebeu que existe um limite máximo para a massa de uma estrela,

além do qual a pressão de degenerescência dos elétrons (uma força que impede que os

elétrons sejam comprimidos além de certo ponto) não é mais capaz de contrabalançar a

força da gravidade. Quando a massa da estrela ultrapassa esse limite, a gravidade se torna

7 Isaac Newton, nascido em 4 de janeiro de 1643 e teve seu falecimento em 31 de março de 1727, formulou
a base para mecânica clássica, óptica e gravitação.

8 Popularmente conhecido pela teoria da relatividade geral e restrita, nascido em 14 de março de 1879 e
faleceu em 18 de abril de 1955, foi ganhador do prêmio nobel de 1921.

9 Físico indiano nascido em 19 de outubro de 1910 e veio a falecer em 21 de agosto de 195, ganhador do
prêmio nobel de 1983.

10 Astrofísico britânico nascido em 28 de dezembro de 1882 e veio a falecer em 22 de novembro de 1944,
foi ganhador da Medalha de Ouro da Royal Astronomical Society.

11 Nascido em 25 de abril de 1900 vindo a falecer em 15 de dezembro de 1958, recebeu o prêmio nobel
em 1945.
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dominante, levando a um colapso gravitacional.

Essa massa corresponde a aproximadamente 3
2
M», a qual leva o nome de massa de

Chandrasekhar e é um conceito importante em toda a Evolução Estelar [47]. Esse limite

é hoje conhecido como limite de Chandrasekhar [48]. Na mesma época, um físico russo

chamado de Lev Davidovich Landau12 [49] fez uma descoberta semelhante.

O limite de Chandrasekhar representa a máxima massa possível para uma estrela

do tipo anã branca13 suportada pela pressão de degenerescência de elétrons. Vale ressaltar

que existem hoje fortes evidências da existência de massas bem maiores que 3
2
M», obtidas

por métodos variados, e que mostram que a distribuição de massas é mais complexa [50]

que um simples máximo centrado naquela massa [47]. Landau percebeu que estrelas com

massa entre 1M» e 2M» se sustentariam pelo princípio da exclusão a partir da exclusão

de prótons e nêutrons e seriam estrelas cujos raios não passariam de alguns quilômetros,

diferentemente de anãs brancas, cujo raio é da ordem de milhares de quilômetros. Essas

estrelas receberam o nome de estrelas de nêutrons.

Entretanto, havia um grande problema: o que aconteceria se tivéssemos uma

estrela que superasse drasticamente o limite de Chandrasekhar? Nesse caso, o princípio

da exclusão de Pauli seria violado e assim teríamos que todas as partículas migrariam

para o centro da estrela, a qual teria uma densidade tendendo ao infinito e um tamanho

tendendo próximo ao zero. Contudo, a comunidade científica não se agradou muito da

ideia de Chandrasekhar de estrelas com raio zero e, após várias críticas, o mesmo colocou

de lado essa pesquisa e foi se dedicar a outras [51].

Quem veio a dar continuidade ao entendimento de estrelas desse tipo foi o físico

estadunidense Robert Oppenheimer14 em 1939 [52]. O trabalho de Oppenheimer foi

deixado de lado por um bom tempo devido ao início da Segunda Guerra Mundial e,

redescoberto apenas por volta de 1960, quando o interesse por problemas em grande escala

na astronomia e cosmologia aumentou. Oppenheimer afirmou que o campo gravitacional

de uma estrela afeta a trajetória dos raios de luz no espaço-tempo [53], já que, com o

desenvolvimento da relatividade geral, sabemos agora que a gravidade é a deformação do

tecido do espaço-tempo. Isso poderia ser visto em um eclipse solar total, onde teríamos

a possibilidade de observar estrelas que normalmente estariam atrás do Sol e, logo, não

seriam observadas.

A compreensão da física dos buracos negros começa com a teoria da relatividade

geral de Albert Einstein. Esta teoria descreve como a gravidade surge devido à curvatura

12 Nascido em 22 de janeiro de 1908, falecido em 1 de abril de 1968, foi ganhador do prêmio nobel de
1962, dentre outras premiações.

13 Anã branca é um remanescente estelar composto principalmente por matéria eletronicamente degene-
rada.

14 Conhecido como “Pai da bomba atômica” faleceu em 18 de fevereiro de 1967 aos 62 anos, foi ganhador
do prêmio Enrico Fermi de 1963.
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do espaço-tempo causada pela presença de massa e energia. Para os buracos negros, a

teoria da relatividade geral prediz a existência de singularidades, regiões de densidade

infinita no centro do buraco negro, e horizontes de eventos, fronteiras além das quais nada

pode escapar da atração gravitacional do buraco negro.

2.3 Buracos negros não rotacionais

A partir da teoria da relatividade, foram desenvolvidos diversos trabalhos tentando

explicar os possíveis tipos de buracos negros; os mais conhecidos são os buracos negros

não rotacionais, carregados e rotacionais.

A partir da equação de campo de Einstein dada por:

Gab =
8ÃG

c4
T ab, (2.2)

onde temos que Gab é o tensor de Einstein E T ab é o tensor de energia-momento. Em

alguns momentos consideraremos que G e C são iguais a 1. A Eq. (2.2) descreve como a

matéria e a energia influenciam a curvatura do espaço-tempo.

O físico alemão Karl Schwarzschild15 a partir de derivações da equação de campo

de Einstein (2.2) para relatividade geral, conseguiu apresentar a métrica para o caso de

um objeto supermassivo, esférico e não rotacional, também conhecida como o elemento de

linha de Schwarzschild dada pela equação [54]:

ds2 = (1 − 2m/r)dt2 − (1 − 2m/r)−1dr2 − r2(d¹2 + sin2 ¹dϕ). (2.3)

A métrica de Schwarzschild é caracterizada por um sistema de coordenadas (t, r, ¹, ϕ),

onde temos que:

g00 = (1 − 2m

r
)−1, g11 = −(1 − 2m

r
), g22 = − 1

r2
, g33 = − 1

r2 sin2 ¹
, (2.4)

pode ser visto que para x0 = t, temos a coordenada temporal e para x1 é uma coordenada

espacial, desde que r > 2m, temos que x2 = ¹ e x3 = ϕ, são coordenadas espaciais. Temos

que a métrica não depende explicitamente de t e não temos termos mistos envolvendo

dt, assim a solução se torna estática. Como pode ser visto em [55] a coordenada r é

um parâmetro radial que possui a propriedade de que a 2-esfera, para t=constante e

r=constante, onde o elemento de linha é dado como:

ds2 = −r2(d¹2 + sin2 ¹dϕ2). (2.5)

15 Considerado um dos pais da astrofísica moderna, Karl Schwarzschild nasceu em 9 de outubro de 1873
e faleceu em 11 de maio de 1916.
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Contudo, as coordenadas apresentadas para a solução de Schwarzschild têm um

problema, para ¹ = 0 e ¹ = Ã, temos uma degenerescência. Mas essa degenerescência pode

ser removida introduzindo coordenadas cartesianas (x, y, z) a esses pontos, os quais são

chamados de singularidades de coordenadas por apresentarem as deficiências que existem

no sistema de coordenadas usado; com isso, as mesmas se tornam removíveis [55].

Se observarmos melhor, existem outros pontos nos quais a solução se torna degene-

rada; eles são: r = 2m e r = 0. Para o valor dado por r = 2m temos uma hiper-superfície

que indica que o tensor de Riemann é invariante; para essa região temos o que é chamado

de raio de Schwarzschild.

A região do espaço em torno de um buraco negro, caracterizada por r = 2m, é

conhecida como horizonte de eventos, porque representa a fronteira de todos os eventos

que podem, em princípio, ser observados por um observador inercial externo [55]. Nesse

ponto, o desvio para o vermelho (redshift) da fonte é infinito. O horizonte de eventos

marca o limiar além do qual nenhuma informação pode escapar de um corpo próximo ao

buraco negro. Ao atravessar o horizonte de eventos, nada mais consegue sair, nem mesmo

a luz. Assim, tudo que acontece no interior do horizonte de eventos não pode afetar o

exterior.

Já para r = 0, temos a singularidade local, ocasionando em um ponto no espaço

onde a densidade tende ao infinito. Assim, a interpretação para a solução de Schwarzschild

é para um elemento onde r > 2m (vide Figura 1).

Sendo assim, podemos dividir a região da hiper-superfície em duas partes; a

primeira é para uma região onde 2m < r < ∞, nesse caso temos as coordenadas espaciais

e temporais bem definidas. Já na segunda região, 0 < r < 2m, temos que a coordenada

espacial (r) inverte e se transforma em temporal, enquanto a coordenada temporal (t) se

transforma em espacial. Isto pode ser observado melhor em um diagrama do espaço-tempo.

Na Figura 2, temos um desenho do diagrama do espaço-tempo da solução de

Schwarzschild nas coordenadas de Schwarzschild em duas dimensões [55].

Este diagrama do espaço-tempo é representado para um valor de ¹ e ϕ fixo, logo

são os mesmos em todo o diagrama. Assim, as coordenadas t e r que formam o diagrama

representam em cada ponto uma 2-esfera com área 4Ãr2. Vemos que os cones de luz só

começam a se inclinar quando passam da segunda região (r < 2m), pois justamente é

nessa região que temos a inversão das características das coordenadas entre t e r.

Logo, a métrica descrita por Schwarzschild apresenta essa variação das caracte-

rísticas, mas será que teria como reorganizar as coordenadas para termos uma métrica

que a resposta nos daria uma única região? Para isso, podemos usar as coordenadas de

Eddington-Finkelstein, onde faremos uma transformação na coordenada temporal de t

para um t dado por:
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r = 2m

r > 2m

Horizonte de Eventos

Raio de Schwarzschild

Figura 1 – Representação da solução de Schwarzchild. Fonte: Autor.

t = t + 2m ln(r − 2m). (2.6)

Ao diferenciarmos (2.6) vamos obter:

dt = dt +
2m

r − 2m
dr, (2.7)

com isso, aplicando na métrica de Schwarzschild, temos a forma de Eddington-Finkelstein:

ds2 = (1 − 2m

r
)dt

2 − 4m

r
dtdr − (1 +

2m

r
)dr2 − r2(d¹2 + sin2 ¹dϕ). (2.8)

A forma de Eddington-Finkelstein foi desenvolvida inicialmente por Arthur Stanley Ed-

dington16 [56] e depois aperfeiçoada por Finkelstein17 [57].

Ao utilizar essa métrica temos agora uma única região, 0 < r < ∞, também

conhecida como extensão analítica da Eq. (2.3). Por inversão da variável temporal,

16 Astrônomo britânico, ganhador da Medalha da Rainha 1928, nasceu em 28 de dezembro de 1882 e
faleceu em 22 novembro de 1944.

17 Nascido em 19 de julho de 1929 veio a falecer em 24 de janeiro de 2016, foi um físico estadunidense,
professor da Instituto de Tecnologia da Georgia.
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Figura 2 – Solução de Schwarzschild nas coordenadas de Schwarzschild. Fonte: [55].

observamos que não existe mais simetria no tempo. Para conseguir obter novamente a

simetria, introduzimos uma coordenada temporal diferente:

t∗ = t − 2m ln(r − 2m), (2.9)

podemos reescrever a métrica adicionando uma coordenada nula Å = t∗ + r, assim temos:

ds2 = (1 − 2m

r
)dÅ2 − 2dÅdr − r2(d¹2 + sin2 ¹dϕ2). (2.10)

Essa nova métrica é chamada de coordenadas avançadas de Eddington-Finkelstein [57].

Com isso, temos uma alteração no diagrama do espaço-tempo com a nova métrica, conforme

mostra a Figura 3.

Com esse novo diagrama podemos observar uma melhor explicação da passagem

dos cones de luz de r = 2m para r = 0, o que na figura 2 (diagrama em coordenadas de

Schwarzschild) não mostrava explicitamente por serem apresentadas como duas regiões

diferentes. Pode-se observar a passagem de um fóton entrando no horizonte de eventos até

ser arrastado diretamente para a singularidade. Assim, a partir do diagrama da figura 4,
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Figura 3 – Solução de Schwarzschild nas coordenadas avançadas de Eddington-Finkelstein.
Fonte: [55].
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podemos observar que as curvas temporais sempre atravessam da primeira região para a

segunda, sendo impossível fazer o caminho contrário.

Logo, o horizonte de eventos dado por Schwarzschild é absoluto. Existe uma

separação do que acontece fora e dentro do horizonte para o observador. Com a aplicação

de uma coordenada nula diferente, podemos obter o que é conhecido como parâmetro de

tempo retardado dado por:

w = t∗ − r. (2.11)

Esse parâmetro nos possibilita observar um novo elemento de linha dado por:

ds2 =
(

1 − 2m

r

)

dw2 + 2dwdr − r2(d¹2 + sin2 ¹dϕ2). (2.12)

A solução dada pela Eq. (2.12), também conhecida como parâmetro retardado de

tempo, ainda nos possibilita observar uma única região, 0 < r < ∞, nos mostrando a

forma inversa da solução avançada de Eddington-Finkelstein [57]. Devido a isso, temos

o que é chamado de “buraco branco”, o qual consiste numa representação contrária do

buraco negro. Teoricamente, teríamos um corpo que ejetaria a matéria, que, por ventura,

entraria no buraco negro. Alguns autores acreditam que o buraco branco é uma transição

do buraco negro, através de um processo de tunelamento quântico como é explicado em

[58].

No diagrama do espaço-tempo, mostrado na Figura 4, para o buraco branco, vemos

as curvas temporais saindo da singularidade, indo em direção ao horizonte de eventos.

A Figura 5 mostra um diagrama espaço-temporal tridimensional do colapso gravita-

cional, demonstrando assim a formação do horizonte de eventos bem como a singularidade.

Em geral, nesta seção, foi possível observar brevemente os buracos negros não rotacionais

e suas propriedades, sendo essa a mais simples representação dos buracos negros.

2.4 Buracos negros Carregados

Nesta seção introduziremos carga elétrica ao nosso buraco negro estático. Para

chegarmos à métrica para os buracos negros estáticos Schwarzschild, partimos das equações

de campo de Einstein. Entretanto, essas equações de campo não levam em consideração a

carga elétrica presente; portanto, precisamos partir das equações de campo de Einstein-

Maxwell18 [59]:

Gab = 8ÃTab, (2.13)
18 James Clerk Maxwell foi um físico nascido em 13 de junho de 1831 faleceu em 5 de novembro de 1879,

amplamente conhecido pelo desenvolvimento do eletromagnetismo moderno.
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Figura 4 – Solução de Schwarzschild no parâmetro retardado de Eddington-Finkelstein.
Fonte: [55].

onde temos que Tab é o tensor energia-momento de Maxwell, e considerando uma simetria

esférica temos que as coordenadas são dadas por (t, r, ¹, ϕ). Assim, podemos definir a

métrica como [55]:

ds2 = eÅdt2 − e¼dr2 − r2(d¹2 + sin2 ¹dϕ2), (2.14)

onde Å e ¼ são funções que dependem de t e r. Como estamos tratando de buracos negros

estáticos, Å e ¼ são apenas funções de r. Consideramos aqui que a partícula carregada

está situada na origem das coordenadas, sendo assim, o campo elétrico é apenas radial,

definido por:

E = e
1

2
(Å+¼) ϵ

r2
, (2.15)

onde ϵ é uma constante de integração. Assumindo que a solução é assintoticamente plana,

temos as seguintes condições Å, ¼ → 0 para r → ∞. Assim, temos que E ∼ ϵ/r2. Esse

resultado é semelhante ao campo elétrico de uma carga ϵ situada na origem. Logo, podemos

interpretar que ϵ é a carga da partícula.
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Figura 5 – Colapso Gravitacional. Fonte: [55].

Usando a Eqs. (2.14) e (2.15) e aplicando-as na equação que define o tensor

energia-momento de Maxwell, temos [45]:

Tab =
1

4Ã
(−gcdFacFbd +

1

4
gabFcdF cd). (2.16)

Deste modo, descobrimos quanto vale exatamente a Eq. (2.16) e aplicamos na

equação de campo a fim de obter a métrica conhecida como a solução de Reissner-

Nordström, que foi desenvolvida a partir do trabalho de Reissner19 [59] e Nordström20 [60],

a qual é dada por:

ds2 = (1 − 2m

r
+

ϵ2

r2
)dt2 − (1 − 2m

r
+

ϵ2

r2
)−1dr2 − r2(d¹2 + sin2 ¹dϕ2), (2.17)

onde para ϵ = 0 temos novamente a solução de Schwarzschild.

19 Hans Jacob Reissner foi um físico alemão nascido em 18 de janeiro de 1874 faleceu em 2 de outubro de
1967, aluno de Max Planck enquanto esteve na Alemanha, foi preofessor da Universidade Técnica de
Aachen.

20 Gunnar Nordström foi um físico finlandês, nasceu em12 de março 1881 faleceu em 24 de dezembro
1923, conhecido por resolver as equações de campo de Einstei.
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Tendo definido a métrica, podemos então observar o diagrama do espaço-tempo para

os buracos negros carregados. Para isso, precisamos observar os coeficientes apresentados

pela métrica:

g00 = −(g11)
−1 = 1 − 2m

r
+

ϵ2

r2
=

Q(r)

r2
, (2.18)

onde temos que:

Q(r) = r2 − 2mr + ϵ2. (2.19)

portanto, o discriminante de Q(r), dado por ∆ = m2 − ϵ2, é apenas negativo quando

ϵ2 > m2 e positivo para todos os valores de r e pelo fato de não possuir raízes reais, Q(r)

resulta positivo para todo r, incluso em r = 0, onde vale ϵ. Logo, em r = 0 a componente

g00 da métrica diverge e temos uma singularidade.

Entretanto, para ϵ2 f m2, temos que as singularidades existem para dois raios nos

quais Q(r) se anula, isto é:

r± = m ± (m2 − ϵ2)
1

2 . (2.20)

Previamente, para os buracos negros não rotacionais definimos duas regiões, as

quais posteriormente se tornaram apenas uma. Já nos buracos negros carregados é possível

observar três regiões[55]:

• Primeira Região: r+ < r < ∞.

• Segunda Região: r− < r < r+.

• Terceira Região: 0 < r < r−.

Logo, temos três regiões definidas em que cada uma é totalmente desconectada da

outra. Isso pode ser observado nos cones de luz, os quais possuem orientações totalmente

divergentes em cada lado da hiper-superfície. Pode-se observar também que se ϵ2 = m2, a

segunda região não irá existir, voltando novamente a termos duas regiões. Na situação em

que r = r+, temos o caso muito similar ao de Schwarzschild em que r = 2m.

Para o caso em que ϵ2 < m2, temos uma alteração no nosso elemento de linha.

Definindo r > r+, surge uma nova coordenada temporal dada por:

t = t +
r2

+

r+ − r−

ln(r − r+) − r2
−

r+ − r−

ln(r − r−), (2.21)

e assim, temos um novo ds:
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ds2 = (1 − f)dt
2 − 2fdtdr2 − r2(d¹2 + sin2 ¹dϕ2), (2.22)

sendo f dado por:

f =
2m

r
− ϵ2

r2
. (2.23)

Na região onde r = r+ (veja Figura 6), a inclinação das linhas de luz se torna

infinita, sugerindo a presença de um horizonte de eventos, impedindo, portanto, a fuga da

luz. Na região II, as curvas indicam movimento em direção à singularidade r = 0. Já na

região III, as curvas diminuem até cruzar o eixo r, indicando um comportamento diferente.

Figura 6 – Solução de Reissner-Nordström ϵ2 < m2 nas coordenadas avançadas de
Eddington-Finkelstein. Fonte: [55].

2.5 Buracos negros rotacionais

Por último temos os buracos negros rotacionais e suas características. Os buracos

negros com rotação foram introduzidos pela solução de Kerr, desenvolvida pelo matemático

neozelandês Roy Kerr21 [61].

21 Nascido em 16 de Maio de 1934, atualmente está com 90 anos, foi ganhador da medalha Albert Einstein
de 2013 entre outros prêmios.
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A partir da solução de Eddington-Finkelstein (Eq. (2.10)) é possível obter a

seguinte solução para os buracos negros rotacionais [55]:

ds2 =

(

1 − 2mr

Ä2

)

dÅ2 − 2dÅdr +
2mr

Ä2
(2a sin2 ¹)dÅdϕ

2
+ 2a sin2 ¹drdϕ − Ä2d¹2

−
(

(r2 + a2) sin2 ¹ +
2mr

Ä2
(a2 sin4 ¹)

)

dϕ
2
,

(2.24)

onde temos que:

Ä2 = r2 + a2 cos2 ¹. (2.25)

A solução dada pela Eq. (2.24) é chamada de forma avançada de Eddington-

Finkelstein da solução de Kerr [62]. Pode-se obter um análogo à solução de Schwarzschild

fazendo uma mudança de coordenadas para (t, r, ¹, ϕ).

dÅ = dt + dr = dt +
2mr + ∆

∆
dr, (2.26)

dϕ = dϕ +
a

∆
dr (2.27)

para:

∆ = r2 − 2mr + a2. (2.28)

Ao fazer essas alterações, chegamos à solução de Kerr na forma de Boyer-Lindquist22 [61]:

ds2 =
∆

Ä2
(dt − a sin2 ¹dϕ)2 − sin2 ¹

Ä2
[(r2 + a2)dϕ − adt]2 − Ä2

∆
dr2 − Ä2d¹2. (2.29)

A solução de Kerr propriamente dita é dada pelo sistema cartesiano de coordenadas:































t = Å − r,

x = r sin ¹ cos ϕ + a sin ¹ sin ϕ,

y = r sin ¹ sin ϕ − a sin ¹ cos ϕ,

z = r cos ¹.

(2.30)

Assim, obtemos a solução de Kerr:

ds2 = dt
2−dx2−dy2−dz2− 2mr3

r4 + a2z2

(

dt +
r

a2 + r2
(xdx + ydy) +

a

a2 + r2
(ydx − xdy) +

z

r
dz
)2

.

(2.31)
22 Robert H. Boyer foi um matemático e físico inglês que nasceu em 11 de dezembro de 1932 e faleceu em

1 de agosto de 1966.
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Várias soluções foram apresentadas para os buracos negros rotacionais, e a utilização

de cada uma delas depende do que se é solicitado. Usualmente, a equação de Boyer-

Lindquist, Eq. (2.29), é a mais usada por depender apenas de dois parâmetros, a e m.

Quando a = 0, temos a equação de Schwarzschild, conhecida como limite de Schwarzschild.

Além disso, m é o valor da massa geométrica do buraco negro, por isso descreveremos a

singularidade e o horizonte de eventos a partir da equação de Boyer-Lindquist.

Outra característica importante é que essa solução é independente de ϕ e t, sendo

assim, a solução se torna axialmente simétrica com o campo vetorial de Killing ∂
∂ϕ

. Deste

modo, solução se torna estacionária na região onde r > rs+ para o vetor de Killing ∂
∂t

.

Portanto, temos que as propriedades físicas do espaço-tempo não mudarão devido à rotação

do buraco negro. Uma solução axialmente simétrica ocorre quando um dos eixos de rotação

é fixo, nesse caso este eixo é o eixo z ou ¹ = 0, logo, no eixo z a solução se torna invariante

sob a rotação em torno desse eixo. Como a solução de Kerr representa um campo de vácuo

exterior com uma fonte de rotação no centro, temos que a está relacionado à velocidade

angular, enquanto ma é o momento angular.

Calculando o invariante de Riemann23 RabcdRabcd, ocorre uma divergência quando

Ä → 0, implicando que para Ä = 0, temos a singularidade intrínseca ao buraco negro.

Assim, pela Eq. (2.25) temos que isso só é possível quando r = 0 e cos ¹ = 0. Esta

singularidade é considerada como um anel de raio a situado no plano equatorial z = 0.

Podemos ainda apresentar o cálculo do desvio para o vermelho gravitacional em um

espaço-tempo estático. Entretanto, é possível mostrar que, na solução de Kerr, as superfícies

de desvio para o vermelho infinito também são determinadas pelo desaparecimento do

coeficiente g00. A partir da Eq. (2.25) temos que g00 é dado por:

g00 =
r2 − 2mr + a2 cos2 ¹

Ä2
. (2.32)

logo, o desvio para o vermelho infinito é dado por:

r = rS±
= m ± (m2 − a2 cos2 ¹)

1

2 . (2.33)

No limite de Schwarzschild para a superfície S+, temos que r se torna o raio de

Schwarzschild, enquanto para S−, r = 0, resultando na singularidade. A simples existência

de um desvio para o vermelho infinito nos diz que existe um horizonte de eventos nulo.

Isso acontecerá quando r = constante se torna um valor nulo, logo g11 desaparece. A

definição de g11 é dada por:

23 Bernhard Riemann foi um matemático alemão, nascido em 17 de setembro de 1826 e faleceu em 20 de
julho de 186, conhecido pelas suas contribuições na geometria diferencial.
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g11 = − ¶

Ä2
= −r2 − 2mr + a2

r2 + a2 cos2 ¹
. (2.34)

Para que g11 desapareça, temos que ter ¶ = 0, o que resulta em dois horizontes de eventos

nulos (assumindo a2 < m2):

r = r± = m ± (m2 − a2)
1

2 . (2.35)

Similarmente à solução de Reissner-Nordström, temos três regiões bem definidas

na solução de Kerr:

• r+ < r < ∞.

• r− < r < r+.

• 0 < r < r−.

Estas condições implicam que no limite de Schwarzschild, os dois horizontes de

eventos são r = 2m e r = 0, ou seja, a superfície do desvio para o vermelho infinito coincide

com o horizonte de eventos. O horizonte de eventos, r = r+, está inteiramente dentro de

S+, a qual é chamada de ergosfera. A ergosfera é uma região em torno do buraco negro

onde é impossível para um objeto em repouso permanecer estático devido ao efeito de

arrasto causado pela rotação do buraco negro. Já o horizonte de eventos ergosférico é uma

fronteira além da qual os objetos não podem escapar da rotação do buraco negro.

A Figura 7 mostra uma representação do buraco negro rotacional, juntamente com

a divisão de cada parte do buraco negro. Em [55] a solução de Kerr no vácuo possui as

seguintes propriedades:

1. Estacionário na região exterior;

2. Possui simetria axial;

3. É invariante para transformações discretas;

t → −t, ϕ → −ϕ e t → −t, a → −a (2.36)

4. Massa Geométrica;

5. Representa um campo exterior a uma fonte giratória onde a rotação é caracterizada

pela velocidade angular e o momento angular;

6. É assintoticamente plana;
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Figura 7 – Horizonte de eventos no limite estacionário na superfície e o anel de singulari-
dade da solução de Kerr. Fonte: [55].

7. O anel de singularidade é dado por:

x2 + y2 = a2 , z = 0;

8. Temos duas regiões com desvio para o vermelho infinito dadas pela Eq. (2.35);

9. Para a2 < m2 temos dois horizontes de eventos.

Agora com as propriedades e as regiões bem definidas é possível obter o diagrama

do espaço-tempo para o buraco negro rotacional. Para isso é preciso transformar em

novas coordenadas (t, r, ¹, ϕ), aos buracos negros rotacionais, as coordenadas avançadas de

Eddington-Finkelstein [63]:

t → t, dt = dt +
2mr

∆
dr, (2.37)

ϕ → ϕ, dϕ = dϕ +
a

∆
dr. (2.38)

O diagrama do espaço-tempo para um buraco negro rotacional é mostrado na

Figura 8.
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Figura 8 – Solução de Kerr (a2 < m2) nas coordenadas avançadas de Eddington-Finkelstein.
Fonte: [55].

Assim, podemos obter a solução mais geral para um buraco negro conhecida como

a solução avançada de Kerr-Newman, nas coordenadas de Eddington-Finkelstein, cujo

nome deve-se à utilização do “algoritmo” de Newman-Janis, e na solução de Reissner-

Nordström. O “truque” de Newman-Janis [64] é um procedimento utilizado para obter

soluções de buraco negro rotacional a partir de soluções de buraco negro estático. Ele

permite transformar uma métrica que descreve um buraco negro não rotativo em uma

métrica que descreve um buraco negro rotativo. A solução de Kerr-Newman é dada por:

ds2 =

(

1 − 2mr

Ä2
+

ϵ2

Ä2

)

dÅ2 − 2dÅdr +
2a

Ä2
(2mr − ϵ2) sin2 ¹dÅdϕ + 2a sin2 ¹drdϕ − Ä2d¹2

− [(r2 + a2)2 − (r2 − 2mr + a2 + ϵ2)a2 sin2 ¹]
sin2 ¹

Ä
dϕ

2
,

(2.39)
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onde é possível observar que a equação depende de três parâmetros: a massa (m), a rotação

(a) e a carga (ϵ).

A solução descrita pela Eq. (2.39) representa apenas um buraco negro rotacional

já estável; entretanto, durante o colapso do buraco negro carregado em rotação, a solução

não satisfaz a geometria nesses primeiros momentos. Apenas se um horizonte de eventos

for formado em um espaço-tempo assintoticamente plano, teremos uma aproximação à

solução de Kerr-Newman. Após a formação do horizonte de eventos, o buraco negro

criado é caracterizado por três parâmetros, ϵ, m e a; essas serão as únicas características

preservadas do objeto que o gerou e as únicas que serão alteradas caso algum objeto seja

engolido pelo buraco negro. Essa propriedade é demonstrada num teorema intitulado “um

buraco negro não tem cabelo” pelo físico norte-americano Archibald Wheeler24 [65].

2.6 Aceleração de partículas por buracos negros

Os buracos negros rotacionais (apresentados na seção anterior), dados pelas soluções

de Kerr, representam os buracos negros mais próximos da realidade. Contudo, o estudo

de buracos negros vai além de calcular métricas. Nessa subseção, vamos apresentar o

potencial que os buracos negros têm como aceleradores naturais de partículas, como é

possível ver também em [25, 66]. Esses fenômenos podem ocorrer de duas formas: primeiro,

por efeitos de gravidade associados à rotação de buracos negros e, segundo, por processos

magnetohidrodinâmicos (MHD) no disco de acreção. Como forma de tentar recriar o

processo acelerativo de partículas que acontece no espaço, foram criados os aceleradores

de partículas artificiais, com a finalidade de recriar os processos físicos que acontecem na

colisão de partículas em velocidades relativísticas.

Atualmente temos dois tipos de aceleradores de partículas: primeiro, temos os

aceleradores lineares, onde as partículas ali presentes podem ser aceleradas por até

quilômetros em linha reta até colidirem; como exemplo, temos o SLAC25. Posteriormente,

tivemos a criação de aceleradores circulares, onde as partículas giram em anéis magnéticos,

onde temos desde gigantes aceleradores como o LHC26 e o Sirius27 até pequenos aceleradores

em hospitais que servem para diagnosticar doenças.

Contudo esses dispositivos, operam com energias (∼ 1013 eV), valores muito

24 Foi um físico teórico estadunidense, nasceu em 9 de julho de 1911 e faleceu em 13 de abril d 2008, com
mais de dez prêmios foi ganhador da medalha Albert Einstein de 1988.

25 Localizado nos Estados Unidos o Stanford Linear Accelerator Center é um acelerador linear que
está sob os cuidados da universidade de Stanford, no SLAC foi descoberto quark c em 1974 e a
evidência que existem quarks em nêutrons e prótons em 1990 dentre outras descobertas cruciais para o
desenvolvimento da física.

26 O Large Hadron Collider, conhecido como grande colisor de hadrões é o maior acelerador do mundo,
inanciado pelo CERN (Organização Europeia para a Pesquisa Nuclear.

27 Localizado em Campinas, São Paulo, é uma fonte de luz síncrotron, criado para acelerar partículas do
tipo síncrotron, para estudar a estrutura da matéria em escalas atômicas e moleculares.



2.6. Aceleração de partículas por buracos negros 49

pequenos quando comparados a processos astrofísicos, onde em buracos negros podemos

acelerar partículas até 1023 eV.

A aceleração de partículas que acontece em buracos negros vem da sua grande força

gravitacional, que pode afetar desde objetos microscópicos, como partículas carregadas ou

neutras, até objetos macroscópicos, como estrelas. Com o trabalho de Roger Penrose28

[67] foi proposto um mecanismo que, pela rotação de buracos negros, consegue extrair

energia por meio de processos que acontecem na ergoregião29.

Posteriormente, com o trabalho de Bañados, Silk e West [68] foi desenvolvido o

mecanismo BSW, que permite colisões com energias arbitrariamente altas no entorno

imediato do horizonte de eventos. Para buracos negros de Kerr extremos (a → M),

partículas com momento angular crítico (L = 2mM) e energia ( Ec = ΩHLc ) onde (

ΩH = a
2MrH

) é a velocidade angular do horizonte,satisfazem a condição crítica [25]:

E − ΩHL = 0. (2.40)

Essas partículas podem orbitar arbitrariamente próximas ao horizonte de eventos (r+ =

M +
√

M2 − a2) colidindo com uma energia igual a:

E2
cm = −gµ¿(pµ

1 + pµ
2)(p¿

1 + p¿
2), (2.41)

onde pµ
i são os quadrimomentos. Para um buraco negro de Kerr com spin ( a∗ = a/M → 1

), Ecm → ∞. Contudo, em buracos astrofísicos (a∗ f 0.998), mesmo partículas críticas

são refletidas antes de alcançar o horizonte, limitando Ecm em [68]:

Ecm ∼ 1020eV

(

T

10Gyr

)
1

2

(

M

M»

)−
1

2

. (2.42)

Mesmo com T ∼ 10Gyr (idade do universo) temos que a energia máxima é Ecm ∼ 1020

apenas alcançável para buracos negros com massa próxima à do Sol.

Dessa forma, a aceleração de partículas próximas a buracos negros de Kerr é

uma consequência direta da rotação do buraco negro (a → M) onde o mesmo arrasta o

espaço-tempo ao seu redor, criando assim uma ergoregião onde partículas são forçadas a se

moverem na direção da rotação. Além da rotação, temos que, para Kerr extremo, a Órbita

Circular Estável Mais Interna (ISCO, do inglês Innermost Stable Circular Orbit) coincide

com o horizonte ((rISCO → rH)). Dessa forma, partículas críticas podem se manter em

28 Nascido em 8 de agosto de 1931 atualmente com 93 anos é um físico e matemático inglés, professor
emérito da Cátedra Rouse Ball de Matemática da Universidade de Oxford, foi ganhador do nobel de
física de 2020 dentre outras honrarias.

29 Região próxima ao horizonte de eventos onde a deformação do espaço-tempo é tão intensa que partículas
não podem ficar estáticas.
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órbitas quase estáticas próximas a (rH), permitindo colisões com partículas em queda

livre.

Contudo, como pode ser visto em [69], existem fatores físicos que limitam essa

divergência. A hoop conjecture [70] proposta por Kip Thorne30 estabelece que colisões

muito próximas ao horizonte formariam um novo horizonte, impedindo energias infinitas.

O raio mínimo permitido é conhecido como raio de hoop, dado por:

rhoop = M + E1 + E2 +

√

√

√

√(M + E1 + E2)2 − (J + L1 + L2)

(M + E1 + E2)
(2.43)

onde Ei e Li são a energia e o momento angular das partículas, respectivamente, J é o

momento angular total do buraco negro e M a sua massa. Com o raio de hoop, temos que

a energia se torna limitada entre (1023 − 1025eV)[66].

Partículas-alvo próximas ao horizonte (E ∼ 0), (L ∼ 0) permitem colisões de alta

energia mesmo em buracos negros não extremos. Para um buraco de Kerr com (a∗ = 0.3),

a energia do centro de massa atinge:

Ecm ∼ 1.3m
√

mM, (2.44)

onde m é a massa da partícula e M a massa do buraco negro. Para um buraco de

10M», isso implica Ecm ∼ 1020 eV, comparável a raios cósmicos ultra-energéticos [66].

Energias de 1020 eV, detectadas em UHECRs pelo Observatório Pierre Auger [71],

são compatíveis com colisões na ergoregião de buracos negros de Kerr quase extremos

(a∗ g 0.998). Contudo, a baixa luminosidade esperada e o redshift gravitacional dificultam

a identificação direta de fontes [66].

Esse mecanismo pode explicar a origem de raios cósmicos ultra-energéticos (> 1020

eV), como os detectados pelo Observatório Pierre Auger, associados a núcleos galácticos

ativos (AGNs) hospedando buracos negros supermassivos rotantes. Assim, buracos negros

não apenas deformam o espaço-tempo, mas também atuam como aceleradores cósmicos

naturais, possibilitando colisões em energias inatingíveis em laboratórios terrestres.

30 Nascido em 1 de junho de 1940 e atualmente com 84 anos, é um físico teórico norte-americano, fundador
do projeto LIGO, projeto responsável por detectar ondas gravitacionais, foi ganhador do prêmio nobel
de física de 2017 dentre outros prêmios.
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3 Núcleo Ativo de Galáxia

Uma AGN é definida como uma galáxia que contém um buraco negro supermassivo

em seu núcleo, o qual está envolvido na aquisição de matéria por meio de um disco de

acreção, com uma taxa de Eddington1 superior a 10−5. A taxa de Eddington é calculada

como a razão entre a luminosidade bolométrica da AGN (LAGN, sigla em inglês para

Bolometric Luminosity of Active Galactic Nuclei) e a luminosidade de Eddington2 (LEdd)

[72]:

LAGN

LEdd

g 10−5, (3.1)

onde LEdd é igual a 1.5 × 1038MBH/M». A primeira menção que teve sobre núcleos ativos

foi em 1968 por V. A. Ambartsumian3 [73]. Entretanto, o desenvolvimento de galáxias

ativas começou alguns anos antes.

Em 1909, o trabalho de Edward Fath4 e Vesto Slipher5 apresentou observações de

espectros diferentes do usual para galáxias espirais que apresentavam linhas de emissão

muito brilhantes [74]. Posteriormente, em 1941, Carl Seyfert6 em seu artigo “Nuclear

Emission in Spiral Nebulae” apresentou um grupo de galáxias espirais com núcleos com-

pactos que apresentavam uma emissão muito ampla no óptico [75]. Essas galáxias ficaram

conhecidas como “galáxias Seyfert”, que são galáxias espirais com núcleos extremamente

pequenos e bastante luminosos, contribuindo com metade da luminosidade total da galáxia

na faixa do visível, sendo classificadas como uma galáxia ativa [76].

Em 1963, Maarten Schmidt7 a partir de análises da fonte 3C 273, que até então

era uma fonte emissora de rádio, observou-se que se tratava de uma galáxia extremamente

luminosa com redshift brilho muito alto. Essa fonte foi identificada como “quasar”, o qual

é uma AGN com tamanho maior que o de uma estrela, porém menor do que o tamanho

1 Arthur Stanley Eddington, foi um astrofísico britânico que nasceu em 28 de dezembro de 1882, foi
amplamente conhecido pelo desenvolvimento da astrofísica, foi professor da universidade de Cambridge,
ganhou a medalha Real de 1928 dentre outros prêmios, faleceu em 22 de novembro de 1944.

2 A luminosidade de Eddington, também referida como limite de Eddington, é a maior luminosidade que
uma estrela com certa massa pode ter e ainda estar em equilíbrio hidrostático.

3 Foi um físico armênio, nascido em 18 de setembro de 1908 e faleceu em 12 de agosto de 1996, ganhador
da medalha de ouro da Royal Astronomical Society, Ambartsumian estampa a nota de 100 dram(Moeda
oficial da Armenia).

4 Astrofísico alemão que nasceu em 23 de agosto de 1880 e faleceu em 26 de janeiro de 1959, Fath
descobriu a nebulosa em espiral, dentre outras descobertas.

5 Nascido em 11 de novembro de 1875 e veio a falecer em 8 de novembro de 1969, Slipher foi um físico
estado-unidense, dentre suas descobertas ele foi o primeiro a calcular a velocidade radial de uma
galáxia.

6 Astrônomo estado-unidense, nasceu em 11 de fevereiro de 1911 faleceu em 13 de Junho de 1960.
7 Astrônomo neerlandês, nascido em 28 de dezembro de 1929 faleceu 17 de setembro de 2022.ganhador

da medalha de ouro da Royal Astronomical Society em 1980
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mínimo para ser considerado uma galáxia [77, 78]. No final da década de 60 e início

da de 70 tivemos a classificação dos objetos BL Lacertae (BL Lac), que são altamente

variáveis, caracterizados por apresentarem uma emissão intensa na faixa de rádio do

espectro eletromagnético e por não apresentarem linhas de emissão no espectro [79]. Os

BL Lacs são classificados como sendo um subtipo de blazar, que é um dos tipos de galáxia

mais ativas do universo.

Já na década de 70, trabalhos como o de Fanaroff8 e Riley9 [80] e o trabalho de

Blandford10 e Ress11 [81], a respeito de galáxias emissoras de rádio, ajudaram a descobrir

AGNs com jatos relativísticos saindo do seu centro.

Entretanto, foi apenas com o trabalho do astrofísico inglês Donald Lynden-Bell12

em 1969 [78] que compreendeu-se que os buracos negros supermassivos residem em centros

de galáxias. Martin Ress, em 1984 [82] foi um dos precursores a desenvolver modelos

de AGNs, além de propor que a energia emitida por uma vem da acreção de matéria

pelo buraco negro supermassivo localizado em seu centro. Em suma, temos que as AGNs

são divididas em quatro tipos principais, as quais são apresentadas no modelo unificado

de AGNs (subseção abaixo). A motivação para a proposição deste modelo surgiu da

necessidade de explicar as diversas características espectrais e morfológicas dos dados

observados em diferentes comprimentos de onda nesses objetos [83].

3.1 Modelo Unificado de AGNs

Com o surgimento das AGNs, tornou-se essencial desenvolver modelos capazes de

catalogar seus diferentes tipos. Para isso, utilizam-se os buracos negros de Kerr, pois

apresentam a maior semelhança com a realidade, como foi discutido em 2.5. Apresentando

assim a importância do estudo dos buracos negros para compreender melhor o “motor”

responsável pela emissão de radiação não térmica. Com o desenvolvimento desses modelos,

foi possível observar que todos os tipos de AGNs possuem características em comum, como

podemos ver em Netzer (2015) [72]:

• Disco de acreção e fluxo de acreção;

8 Bernard Lewis Fanaroff, nascido em 1947 é um astrônomo sul-africano atualmente com 78 anos,
atualmente é membro da Square Kilometre Array, uma rede de radio telescópios situado na Australia.

9 Jeff Riley é um físico australiano, atualmente trabalha na Monash University.
10 Astrofísico teórico britânico, nascido em 1949, atualmente tem 79 anos, conhecido pelo pelo processo

Blandford-Znajek foi ganhador da medalha de ouro da Royal Astronomical Society de 2013.
11 Martin John Rees, Barão Rees de Ludlow, nascido em 23 de junho de 1942, atualmente tem 82 anos, foi

o 60º presidente da Royal Society, 78º Presidente da Royal Astronomical Society, Membro da Câmara
dos Lordes Lord Temporal, ganhador de mais de 15 prêmios dentre eles o prêmio Wolf de Física de
2024.

12 Nascido em 5 de abril de 1935 onde veio a falecer em 5 de fevereiro de 2018, ganhador da medalha
Karl Schwarzschild de 1983, medalha Eddington de 1984, entre outras prêmiações.
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• Região de linhas largas;

• Torus Central;

• Região de linhas estreitas;

• Jato central.

Além do mais, as AGNs podem ser classificadas em quatro tipos principais [72]:

1. AGNs tipo-I: Possuem linhas de emissão bem largas na faixa de (1.000 − 20.000

km/s) e uma fonte pontual central brilhante. Nessa categoria temos por exemplo as

Seyferts 1.

2. AGNs tipo-II: Apresentam linhas de emissão mais estreitas (300 − 1.000 km/s).

3. LINERs (Low-Ionization Nuclear Emission-Line Regions): Caracterizadas

por linhas de emissão de baixa ionização. Divididas em LINERs do tipo-I (com

linhas de emissão largas) e tipo-II (somente linhas estreitas).

4. AGN sem Linhas: AGNs com linhas de emissão extremamente fracas ou não

detectáveis. Incluem fontes com baixa luminosidade.

O modelo unificado propõe uma estrutura axissimétrica empoeirada, onde há

uma coluna de densidade suficientemente grande para obscurecer completamente a fonte

central em determinadas direções e angulações de observação [84]. Outra consequência

que podemos observar é a absorção de raios-X, que dependerá da coluna de densidade.

Com a absorção de raios-X, é possível diagnosticar as propriedades dos toros.

Segundo Netzer (2015) [72] o esquema de unificação geralmente se refere a duas

categorias diferentes: unificação IR-óptica-UV-raios-X e unificação de rádio. A unificação

de IR-óptica-UV-raios-X propõe um toro central de poeira, tornando mais dificultosa a

observação do buraco negro supermassivo no centro, bem como seu disco de acreção. A

posição desse toro pode explicar a diferença das AGNs do tipo-I para as do tipo-II. No

tipo-I temos esses toros vistos de frente, logo não geram uma obscuridade na observação,

diferentemente do tipo-II, onde os toros são vistos de lado dificultando a observação.

Um toro Compton-fino (com densidade colunar menor que 1, 25 × 1024 cm−2) pode

ser diagnosticado através de características espectrais de raios-X, como a banda Compton,

com pico de emissão em 30-40 keV, e a linha de ferro K³ em 6,4 keV.

Já na unificação do Rádio temos que cerca de 10% das AGNs de alta ionização

apresentam um jato relativístico. Este jato é lançado próximo ao buraco negro e está

alinhado com o eixo de simetria do sistema. Este modelo explica as propriedades observadas

de AGNs com emissão em rádio, tanto compactas quanto estendidas [85].



54 Capítulo 3. Núcleo Ativo de Galáxia

Com o desenvolvimento da última geração de telescópios de imageamento da radia-

ção Cherenkov na atmosfera (IACTs, sigla em inglês para Imaging Atmospheric Cherenkov

Telescope), temos cada vez mais detecções de AGNs localizadas a grandes distâncias.

Com as observações do VERITAS (Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array

System)13, H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic System)14 e MAGIC (Major Atmospheric

Gamma Imaging Cherenkov Telescope)15 foi possível observar fontes de raios gama de

energia muito alta com um redshift de até (z=0,540) [86].

A Figura 9, mostra uma representação do modelo unificado de AGNs. A orientação

do observador em relação a essas estruturas determina as características observadas, como

a presença de linhas largas (BLR, sigla em inglês para Broad Line Region) permitidas e

linhas estreitas (NLR, sigla em inglês para Narrow Line Region), a emissão de rádio e

outros aspectos do espectro eletromagnético.

Figura 9 – Representação do modelo unificado das AGNs. Fonte: [87].

13 <https://veritas.sao.arizona.edu/>
14 <https://www.mpi-hd.mpg.de/HESS/>
15 <http://www.magic.iac.es/>
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3.2 Blazar

Vimos que blazares são caracterizados pela emissão contínua de radiação que vem

dos jatos relativísticos, os quais estão apontados ao longo da nossa linha de visão. A

distribuição de energia espectral (SED, sigla em inglês para Spectral Energy Distribution)

de blazares possui duas bandas, onde a primeira apresenta um pico normalmente entre o

infravermelho distante e raios-X suaves (emissão sincrotrônica) e a segunda apresenta um

pico de emissão na faixa de MeV a GeV, a qual é atribuída ao processo de espalhamento

Compton inverso. Essas frequências variam de objeto para objeto de forma correlacionada:

a uma frequência maior da primeira banda corresponde uma frequência maior da segunda

banda [88, 89].

Os blazares possuem uma própria sub-classificação que depende diretamente do

pico da primeira banda de emissão de radiação (emissão síncrotron). A radiação do tipo

síncrotron é a radiação emitida por uma partícula com carga Ze e massa m com energia

E = µmc2, acelerada a velocidades relativísticas, em um campo magnético de intensidade

B (veja seção 5.2.1). A classificação é dada por [90]:

• Pico síncrotron em baixa frequência (LSP, sigla em inglês para Low Synchrotron

Peak) (f 1014 Hz);

• Pico síncrotron em frequência intermediária (ISP, sigla em inglês para Intermediate

Synchrotron Peak) (1014 − 1015 Hz);

• Pico síncrotron em alta frequência (HSP, sigla em inglês para High Synchrotron

Peak) (> 1015 Hz).

Os blazares possuem diversas partes específicas onde cada uma pode vir a emitir

um tipo de radiação de acordo com sua composição. O disco de acreção dos buracos negros

presentes nas AGNs, por exemplo, produz uma emissão térmica na faixa do óptico-UV, na

sua parte mais externa temos uma emissão de raios-X, como foi apresentado anteriormente.

Temos no modelo unificado das AGNs a presença do toro de poeira, onde, por exemplo, a

radiação emitida pelo disco de acreção pode interagir com o toro, o qual espalha a radiação

no comprimento de onda do infravermelho. Além disso, temos a região de linhas largas que

são nuvens moleculares de gás, que quando expostas à radiação vinda do disco de acreção

emitem um espectro de linhas, onde a linha mais brilhante provém do gás de hidrogênio,

chamada de linha Lyman-alfa (10, 2 eV) [88].

A emissão de linhas espectrais divide os blazares em duas classes [91]:

• BL Lacertaes (BL Lacs): apresentam emissão de linhas largas muito baixas ou

quase ausente e assim, o seu espectro é dominado apenas pela emissão não térmica

do jato;
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• Flat Spectrum Radio Quasars (FSRQs): apresentam emissão de linhas largas

muito brilhantes, ou seja, são blazares com uma alta luminosidade.

A seguir apresentamos um breve resumo dos blazares estudados neste trabalho, os

quais foram observados por IACTs na faixa de teraelétron-volts.

3.3 1ES 0414+009

A fonte 1ES 0414+009 é um blazar do tipo BL Lacertae detectado em TeV (tera-

elétron-volts), a qual possui um redshift muito bem medido de z = 0,287 [92], cuja massa

do buraco negro central é equivalente a 2 × 109 M» [93]. Foi detectado pela primeira

vez em raios-X em 1978 pelo satélite HEAO1 (High Energy Astronomy Observatory 1 )16

com uma energia de 0,2 keV-10 MeV [94] e foi originalmente associado a um aglomerado

de galáxias. Posteriormente, com observações no rádio, raios-X e óptico, foi associado

a um objeto do tipo BL Lacertae em raios-X luminoso [95]. Observações adicionais em

raios-X [96, 97] mostraram que a fonte 1ES 0414+009 possui características espectrais

típicas de objetos BL Lacertae com pico de emissão síncrotron em altas frequências, além

de apresentar uma luminosidade comparável às fontes Markarian 421 e PKS 2155-304 na

faixa de energia de 2-10 keV.

1ES 0414+009 também aparece no segundo ano do catálogo de fontes do Fermi-

LAT17, associada a fonte 2FGL J0416.8+0105 [98]. Sua inclusão no catálogo 2FGL deve-se

à sua detecção na faixa de energia de 1-100 GeV com uma significância de 6, 8Ã, cujo

espectro de fótons é ajustado por uma lei de potência, onde o índice espectral é de

1, 96±0, 16stat e o fluxo integrado na faixa de 1-100 GeV é da ordem de (6, 9±1, 4stat)1̇0−10

fótons cm−2 s−1.

Em 2002, a fonte 1ES 0414+009 esteve entre os 33 objetos considerados bons

candidatos a serem detectados na faixa de TeV conforme trabalho de Costamante &

Ghisellini [99]. O arranjo de telescópios IACTs do observatório H.E.S.S. detectou a fonte

em observações realizadas no período de 2005 a 2009 [100], com eventos em excesso da

ordem de 224 para energias acima de 200 GeV em 73,7 hrs de observação, correspondendo

a uma significância estatística de 7, 8Ã [101]. A 1ES 0414+009 também foi observada pelo

VERITAS no período entre janeiro de 2008 e fevereiro de 2011, tendo detectado um total

de 822 eventos em excesso com uma significância estatística de 6, 4Ã [98].

O espectro diferencial de fótons obtido pelas observações do VERITAS foi ajustado

por uma lei de potência, onde os parâmetros espectrais medidos são consistentes com os do

Observatório H.E.S.S. O fluxo integrado obtido durante as observações do VERITAS foi de

16 <https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heao1/heao1.html>
17 <https://glast.sites.stanford.edu/>
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(5, 2 ± 1, 1stat ± 2, 6sys) × 10−12 fótons cm−2, ou 2% do fluxo da Nebulosa do Caranguejo18

acima de 200 GeV [98]. Luminosidade e outros parâmetros são usados como padrão de

comparação à Nebulosa do Caranguejo. A localização astronômica desta fonte pode ser

observada na Tabela 1.

Tabela 1 – Localização astronômica da fonte 1ES 0414+009. Fonte: Autor.

AGN 1ES 0414+009

Ascensão Reta 04 16 53,0 (64,2208o)
Declinação +01 05 20,4 (1,0809o)

Longitude Galática 191,82o

Latitude Galática -33,16o

Desvio para o vermelho 0,287

A Figura 10 mostra a distribuição de energia espectral da fonte 1ES 0414+009

em múltiplos comprimentos de onda, juntamente com as curvas de sensibilidade19 dos

observatórios Fermi, H.E.S.S., MAGIC e CTAO. Esta imagem foi extraída do software

SSDC (The ASI Space Science Data Center)20, o qual foi utilizado neste trabalho como fonte

de dados coletados por diferentes observatórios. Uma melhor descrição desta ferramenta é

realizada no Capítulo 6.

3.4 1ES 1959+650

A fonte 1ES 1959+650 é um objeto BL Lac com pico de emissão síncrotron em

alta frequência, com um redshift de z = 0,048 [107]. A localização astronômica desta fonte

pode ser observada na Tabela 2. Ela foi detectada pela primeira vez na faixa de rádio pelo

telescópio Green Bank21 da NRAO (National Radio Astronomy Observatory) [108]. Além

do mais, foi detectada na faixa de raios gama de altas energias (100 MeV-100 GeV) pelo

observatório do Fermi-LAT [109] e pelo Utah Seven Telescope Array [110] na faixa de TeV.

Em 2002, 1ES 1959+650 sofreu uma forte explosão, emitindo radiação na faixa

de TeV, a qual foi observada pelas colaborações do VERITAS [111] e HEGRA (High

18 Ao comparar o fluxo de outras fontes astronômicas com a Nebulosa do Caranguejo, os astrônomos
geralmente usam a Nebulosa do Caranguejo como um ponto de referência, o que significa que eles
expressam o fluxo de outra fonte como uma “fração do fluxo da Nebulosa do Caranguejo” - essencialmente
dizendo o quanto mais brilhante ou mais fraca a outra fonte é em comparação com a Nebulosa do
Caranguejo em um determinado comprimento de onda ou faixa de energia; isso ocorre porque a
Nebulosa do Caranguejo tem um fluxo relativamente estável e bem estudado em uma ampla faixa de
comprimentos de onda, tornando-a um padrão conveniente para comparação [102, 103, 104, 105].

19 Uma curva de sensibilidade do detector é um gráfico que mostra o quão sensível um detector é em
uma dada frequência. É usado para determinar se um sinal pode ser detectado pelo detector.

20 <https://www.ssdc.asi.it/>
21 <https://greenbankobservatory.org/>
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Energy Gamma Ray Astronomy)22 [112]. Fortes variações com níveis de fluxo até três vezes

superiores ao da Nebulosa do Caranguejo foram medidas [113]. A fonte foi detectada na

faixa de TeV durante seu estado de baixa emissão de radiação nos anos de 2000 e 2001, e

durante estados de flare23 em 2002, emitindo um fluxo da ordem de 2,2 Crab. Observações

extensas realizadas em 2002 pela colaboração HEGRA mostram uma forte alteração no

nível do fluxo absoluto [113]. No período de junho a julho de 2016, a fonte 1ES 1959+650

foi detectada em estado de flare pelas colaborações dos observatórios Fermi-LAT, FACT,

MAGIC e VERITAS [114]. Uma boa correlação foi observada entre os fluxos de raios-X e

raios gama altamente energéticos. Analisando o índice espectral da lei de potência em

função do fluxo, observou-se diferentes regiões de emissão de raios gama para fótons com

energias de 0,1-3 GeV e 3-300 GeV. A distribuição de energia espectral é satisfatoriamente

descrita por um modelo SSC (Synchrotron Self-Compton) de duas zonas de emissão. A

região mais interna é responsável principalmente por produzir a banda sincrotrônica e

parte da banda em raios gama altamente energéticos do espectro em todos os estados

de emissão. Já a segunda zona é necessária para produzir menos emissões variáveis no

óptico-UV e raios gama de baixa energia [115].

O espectro de energia médio da fonte em alto estado de emissão de radiação pode

ser bem descrito puramente por uma distribuição do tipo lei de potência, onde o índice

espectral é 2,83 ± 0,14 stat. ± 0,08 sys., ou por uma lei de potência com corte exponencial,

onde a energia de corte é de (4,2+0,8-0,6 stat. ± 0,9 sys.) TeV [113]. A emissão de raios

gama na faixa de TeV de um objeto BL Lac típico pode ser explicada pelo espalhamento

Compton inverso. Costamante & Ghisellini (2002) [116] previu o fluxo devido a este

espalhamento acima de 1 TeV para a fonte 1ES 1959+650 em estado de flare, sendo

da ordem de 1,74 × 10−11 fótons cm−2 s−1. Esta previsão foi realizada utilizando uma

parametrização fenomenológica da distribuição de energia espectral elaborada por Fossati

et al. (1998) [117].

O observatório de Neutrinos IceCube24 considera o objeto 1ES 1959+650 como

um forte candidato para emissão pontual de neutrinos [118]. Isso ocorre pois, em 2005,

o telescópio de neutrinos AMANDA obteve uma detecção que possivelmente apresenta

uma correlação com a direção da fonte [119]. Com análises realizadas em 2018, o IceCube

relatou um valor de p ≈ 0.25 para o local do 1ES 1959+650 [120], o valor p é uma medida

estatística que indica a probabilidade de observar os dados coletados, ou algo mais extremo,

sob a hipótese nula.

A Figura 11 mostra a distribuição de energia espectral da fonte 1ES 1959+650

em múltiplos comprimentos de onda, juntamente com as curvas de sensibilidade dos

observatórios Fermi, H.E.S.S., MAGIC e CTAO.

22 <https://www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HEGRA/HEGRA.html>
23 Período de maior atividade. Este estado é caracterizado por variações ópticas, UV e de raios-X.
24 https://icecube.wisc.edu/
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Tabela 2 – Localização astronômica da fonte 1ES 1959+650. Fonte: Autor.

AGN 1ES 1959+650

Ascensão Reta 19 59 59.6 (299,9983o)
Declinação +65 08 55,0 (65,1486o)

Longitude Galática 98,00o

Latitude Galática 17,67o

Desvio para o Vermelho 0,048

3.5 1ES 2344+514

A fonte 1ES 2344+514 é um blazar detectado pela primeira vez em 20 de dezembro

de 1995 em raios gama altamente energéticos (acima de 300 GeV) pelo telescópio Whipple

durante um período de flare com um fluxo de (6,6 ± 1,9) × 10−11 fótons cm−2 s−1 acima

de 360 GeV [122]. Esta fonte é do tipo BL Lac com pico de emissão síncrotron em altas

frequências, localizada a um redshift z = 0,044 [107]. A localização astronômica desta

fonte pode ser observada na Tabela 3. A fonte também foi observada pelo Fermi-LAT na

faixa de 1-100 GeV com um fluxo de (1,55 ± 0,18) × 10−9 fótons cm−2 s−1 conforme o

segundo catálogo do Fermi-LAT (2FGL) [123]. Como a maioria das fontes BL Lacertae

com pico de emissão síncrotron em alta frequência, a 1ES 2344+514 não exibe uma forte

variabilidade na região de sensibilidade do observatório espacial Fermi.

Na banda de raios-X a fonte apresenta uma densidade de fluxo de 1,14 µJy em 2 KeV

[107] e mostrou uma forte variabilidade espectral com o pico sincrotrônico migrando para

altas energias conforme o fluxo aumenta [124]. As observações do Chandra25 revelaram

uma emissão difusa em raios-X, bem como fontes pontuais individuais no ambiente da

fonte [125]. Já na faixa do óptico, a fonte apresenta uma variabilidade bastante moderada

(da ordem de 0,1 mag26). Isto deve-se ao brilho da galáxia hospedeira, que contribui com

aproximadamente 90% do fluxo observado [126].

Observações em múltiplos comprimentos de onda da fonte, no período de Outubro

de 2008 a Janeiro de 2009, indicam um fluxo modesto na faixa de rádio ao óptico do

espectro, enquanto o fluxo em raios-X e raios gama foi um dos mais baixos já observados

para esta fonte. Entretanto, foi possível obter o espectro de energia no regime altamente

energético com longos períodos de observação (∼ 20 hr) [127]. Devido a fonte ter sido

observada em período de baixa emissão de radiação, a distribuição de energia espectral

obtida descreveu a fonte apenas em seu estado de baixa atividade. Em geral, diferentes

observações realizadas por IACTs no passado revelaram a fonte com fluxo variado na faixa

de raios gama altamente energéticos. O fluxo integrado é geralmente inferior a 10% do

25 <https://www.nasa.gov/mission/chandra-x-ray-observatory/>
26 Magnitude, em astronomia, é uma medida sem unidade de quão brilhante é um objeto celeste. Objetos

mais brilhantes têm magnitudes menores.
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fluxo da Nebulosa do Caranguejo, excluindo dois curtos flares com fluxo da ordem de 60%

e 50% do fluxo da Nebulosa [122, 128].

Observações realizadas pelo observatório MAGIC resultaram na detecção da fonte

com uma significância de 13Ã em menos de uma hora e um fluxo integrado de 55% do

fluxo da Nebulosa do Caranguejo para energias acima de 300 GeV. Este fluxo é comparável

ao fluxo máximo detectado desta fonte em 1995 [122]. Analisando dados coletados por

diferentes observatórios espaciais e terrestres em agosto de 2016, pode-se concluir que o

objeto 1ES 2344+514 pertence à subcategoria de EHBL (Extreme High Synchrotron BL

Lacertae), a qual revela-se ser extrema apenas em algumas circunstâncias (veja Markarian

501 em 2012 [129]) e não apresenta características típicas de distribuição de energia

espectral de fontes extremas [130]. Para melhor compreender esse extremo “intermitente”

é necessária a aquisição de mais dados em múltiplos comprimentos de onda nos próximos

anos [131]. Modelagem dependente do tempo para compreender a distribuição de energia

espectral da fonte é fundamental para entender esta peculiaridade.

Tabela 3 – Localização astronômica da fonte 1ES 2344+514. Fonte: Autor.

AGN 1ES 2344+514

Ascensão Reta 23 47 04,8 (356,7700o)
Declinação +51 42 18,0 (51,7050o)

Longitude Galática 112,89o

Latitude Galática -9,91o

Desvio para o Vermelho 0,044

A Figura 12 mostra a distribuição de energia espectral da fonte 1ES 2344+514

em múltiplos comprimentos de onda, juntamente com as curvas de sensibilidade dos

observatórios Fermi, H.E.S.S., MAGIC e CTAO.
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4 Mecanismos de Aceleração de Partículas

Neste capítulo, temos como intuito apresentar os possíveis mecanismos de aceleração

de partículas para processos não térmicos que ocorrem em ambientes astrofísicos. Esses

processos são responsáveis pela emissão contínua de radiação, não podendo ser explicados

por processos térmicos, como, por exemplo, a radiação de corpo negro e a emissão de

bremsstrahlung.

4.1 Aceleração por Processos Estocásticos

Acredita-se que a maior parte dos raios cósmicos, partículas extremamente pene-

trantes com elevada energia, seja acelerada em mecanismos estocásticos recursivos nos

quais partículas de baixa energia, após um grande número de interações com uma onda de

choque, atingirão altas energias [133]. Os processos ditos como estocásticos são aqueles

cujo modelo matemático que os descreve evolui em um formato não determinístico. Os

principais processos estocásticos são o caso de espelhos magnéticos e o mecanismo de

aceleração de Fermi de segunda ordem.

4.1.1 Espelhos Magnéticos

Os espelhos magnéticos são explicados a partir do movimento de partículas em

um campo magnético não uniforme e estático. Ao observar a partícula em um sistema de

referência associado ao centro de curvatura instantâneo, verifica-se que ela experimenta

um campo elétrico induzido E dado pela equação de Faraday1 [133]:

∇ × E = −1

c

∂B

∂t
. (4.1)

Ao ser introduzida a esse campo elétrico, a partícula sofre uma variação de energia

E§ associada com a sua componente radial da velocidade V§. Essa variação é dada por:

∆E§ = ∆
(

1

2
mv2

§

)

=
∮

qE · dℓ = q
∮

∇ × E · dS = −q

c

∮ ∂B

∂t
· dS, (4.2)

assim é obtida uma variação da energia da partícula em função do campo magnético

variante ao qual está submetida. Contudo, podemos assumir que o campo varia apenas em

um pequeno período de Larmor TL = 2Ã/wL, desenvolvido por Joseph Larmor2 em 1897,
1 Desenvolvido pelo físico britânico Michael Faraday, faleceu em 25 de agosto de 1867, conhecido pelo

desenvolvimento do eletromagnetismo, medalha Rumford de 1846.
2 Físico e matemático irlandês, nascido em 11 de julho de 1857 e faleceu em 19 de maio de 1942, foi

professor lucasiano e ganhador da medalha real de 1915.
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que é o tempo necessário para que a partícula complete uma órbita; assim, a variação de

energia pode ser apresentada como:

∆E§ =
q

c

∆B ÉL

2Ã
(Ãr2

L), (4.3)

onde wL é a velocidade angular da partícula, dada por wL = qB/mc. Fazendo algumas

manipulações, temos que q/c = wLm/B. Assim, a variação da energia é dada por:

∆E§ =
(

1

2
mv2

§

)

∆B

B
= E§

∆B

B
. (4.4)

A Eq. (4.4) pode ser reescrita como é vista em [133]:

∆
[

ln(
E§

B
)
]

= 0. (4.5)

note que para essa igualdade dar certo temos que E⊥

B
= constante.

Para o sistema de referência do observador, o movimento ocorre em um campo

estático, onde a força de Lorentz3 não produz trabalho, fazendo assim a energia cinética

constante no tempo. A Figura 13 mostra uma representação de um espelho magnético,

onde um feixe de elétrons sofre uma reflexão na presença de um campo magnético que

converge para a direita.

Figura 13 – Reflexão em espelho de um feixe de elétrons mais intenso em um campo
magnético que converge para a direita. Observe que o centro guia (eixo da
espiral) do feixe refletido não coincide com o do feixe incidente. Isso se deve
ao desvio por gradiente e curvatura em um campo não uniforme. Fonte: [134].

3 Ganhador do prêmio Nobel de Física de 1902, Hendrik Antoon Lorentz foi um físico neerlandês, nascido
em 18 de julho de 1853 faleceu em 4 de fevereiro de 1928.
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4.1.2 Mecanismo de Aceleração de Fermi de Segunda Ordem

Descrito pelo físico italiano Enrico Fermi4 em abril de 1949, em seu trabalho “On

the Origin of the Cosmic Radiation” (Sobre a Origem da Radiação Cósmica), Fermi

demonstrou que partículas podem ser aceleradas através de colisões com nuvens de gás

que estivessem em movimento [135].

Vamos considerar os dois movimentos, o movimento da partícula com velocidade v

e massa m, o movimento da nuvem com velocidade U e massa M, ambos os movimentos

no mesmo eixo-x. Dessa forma, é possível acontecer dois tipos de colisão: a primeira

colisão é considerada quando a partícula e a nuvem têm velocidades em direções opostas;

o segundo tipo de colisão é dado quando a nuvem e a partícula têm velocidades na mesma

direção.

A velocidade da partícula pode ser obtida a partir da conservação da energia e do

momento linear com o espalhamento elástico com a nuvem, considerando a conservação

do momento linear e energia cinética, onde é considerado M k m e v k U temos que:

mv + MU = mv′ + MU ′, (4.6)

1

2
mv2 +

1

2
MU2 =

1

2
mv′2 +

1

2
MU ′2. (4.7)

Assim, levando em consideração a velocidade do centro de massa e suas velocidades,

respectivamente, temos:

VCM =
mv + MU

M + m
, (4.8)

vCM = v − VCM , UCM = U − VCM , (4.9)

como ocorre um espalhamento, temos que as velocidades se invertem e a velocidade da

partícula após a colisão fica v′
CM = −vCM , logo:

v′ = VCM − vCM . (4.10)

Substituindo:

v′ =
(m − M)v + 2MU

m + M
−→ v′ ≃ −v ± 2U. (4.11)

Para o primeiro tipo de colisão temos que v′ = −v − 2U , enquanto para o segundo

tipo de colisão v′′ = −v + 2U . Da mesma forma da velocidade, temos uma alteração na

energia cinética da partícula como pode ser vista em [133]:

E∗ =
m(−v ± 2|U |)2

2
, (4.12)

4 Enrico Fermi nasceu dia 29 de setembro de 1901 e morreu em 28 de novembro de 1954 e foi ganhador
do prêmio nobel de 1938.



68 Capítulo 4. Mecanismos de Aceleração de Partículas

onde o sinal positivo representa o primeiro tipo de colisão e o sinal negativo o segundo

tipo de colisão. Essa mesma relação é levada em consideração para representar a variação

da energia cinética dada por:

∆E ≃ ±4
U

v
· E. (4.13)

A taxa de interação das partículas (f) irá depender da velocidade na qual a partícula

está sendo submetida, positiva para o primeiro caso e negativa para o segundo caso:

fI =
v + U

l
; fII =

v − U

l
, (4.14)

onde l é o livre caminho médio da partícula. Com as colisões, temos que cada partícula

ganhará energia; essa energia, adquirida por processos estocásticos, é representada por:

∆E

∆t
= fI∆EI + fII∆EII = 4 · U

v
· E · 2U

l
=

(

8U2

lv

)

E. (4.15)

A equação da energia pode ser reescrita como:

∆E

∆t
=

1

Ä ′′
F

E, (4.16)

onde Ä ′′
F é a constante de dimensão temporal. O mecanismo de aceleração de Fermi de

segunda ordem tem esse nome pela velocidade da nuvem estar ao quadrado. Contudo,

Fermi [135] chegou à conclusão de que as velocidades das nuvens interestelares são muito

baixas, percebendo assim que esse mecanismo não conseguiria chegar a altíssimas energias.

4.2 Aceleração por Ondas de Choque

A aceleração por ondas de choque é um dos mecanismos mais eficientes para a

aceleração de partículas em ambientes astrofísicos. Esse processo, frequentemente associado

a explosões de supernovas, jatos relativísticos e ventos estelares, ocorre quando partículas

interagem com ondas de choque — regiões onde há mudanças abruptas de velocidade,

pressão e densidade no meio. No mecanismo conhecido como aceleração por choque

difusivo, as partículas atravessam repetidamente a frente de choque, ganhando energia a

cada passagem devido a colisões elásticas e dispersão em campos magnéticos turbulentos.

Esse processo resulta naturalmente em um espectro de energia em lei de potência (Eq.

(4.30)), com índice espectral típico ³ ≃ 2, o que está em acordo com observações de raios

cósmicos e emissões em altas energias [133].
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4.2.1 Mecanismo de Aceleração de Fermi de Primeira Ordem

Em 1954, Enrico Fermi, em um dos seus últimos trabalhos [136], descreveu um

mecanismo mais eficiente de aceleração de partículas que se movem entre duas nuvens

que se aproximam, conhecido como mecanismo de aceleração de Fermi de primeira ordem.

No livro “Probes of Multimessenger Astrophysics” [133], Maurizio Spurio5 ilustra esse

mecanismo por meio de uma analogia lúdica envolvendo dois trens com a mesma velocidade

que se movem na mesma direção, porém em sentidos opostos, como mostrado na Figura

14.

Figura 14 – Modelo simplificado de um possível mecanismo de aceleração de Fermi de
primeira ordem. Fonte: [133].

Nessa imagem é possível observar uma pequena bola sendo lançada do trem B

em direção ao trem A, no referencial do trem B temos que a velocidade da bola é v, já

para o observador no laboratório temos que a velocidade observada é v1 = v + V e para o

referencial do trem A temos que a velocidade observada na bola é vA
1 = v +2V . Assumindo

que a colisão é elástica, a bola vai ricochetear e voltar para o trem B com uma velocidade

vA
2 = v + 2V para o observador em A e v2 = v + 3V para o observador no laboratório.

Após a colisão com o trem B, a bola passaria a ter uma velocidade vB
2 = v + 4V para

um observador em B e uma velocidade v3 = v + 5V , assim, se houver diversas colisões, é

possível notar que a energia da bola vai aumentar consideravelmente.

O ato das enumeras colisões acontecendo com a bola é comparável com as colisões

de um próton ou núcleo, entre o montante e a jusante de uma frente de choque [133]. Com

isso, podemos calcular a energia da partícula com velocidade v. A partícula se move na

mesma direção da nuvem, com velocidade U , contudo em sentidos diferentes. Após um

número suficiente de colisões, temos que v ≃ c k U , apenas a componente px do momento

é considerada, pois y e z são conservados nas interações.

O quadrimomento que descreve a partícula é dado por (E, px) no referencial S,

referencial do observador, e (E ′, p′
x) em S ′ no referencial da nuvem estacionária, onde Γ é

o fator de Lorentz:
5 Atualmente é professor titular do Departamento de Física e Astronomia "Augusto Righi"da A universi-

dade de Bolonha
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E ′ = Γ(E + Upx), (4.17)

p′
x = Γ

(

px +
U

c2
E
)

. (4.18)

Temos que para casos relativísticos o momento se torna px = mvΓ cos ¹ e a energia

E = mc2Γ. Com a colisão no referencial da nuvem estacionária, temos que o momento

após a colisão se torna −p′
x, assim a energia após a colisão se torna:

E∗ = Γ (E ′ − U(−p′
x)) . (4.19)

Colocando as Eqs. (4.17) e (4.18) na Eq. (4.19) obtemos:

E∗ = Γ
[

Γ(E + Upx) + UΓ
(

px +
U

c2
E
)]

, (4.20)

E∗ = Γ2

[

E + 2Upx +
U2

c2
E

]

= Γ2E

[

1 + 2U
px

E
+

U2

c2

]

. (4.21)

Pode-se encontrar a relação de px

E
:

px

E
=

mvΓ cos ¹

mc2Γ
=

v

c2
cos ¹, (4.22)

logo, temos que a energia da partícula é dada por:

E∗ = Γ2E

[

1 + 2U
v cos ¹

c2
+

U2

c2

]

. (4.23)

Usando a aproximação de Taylor para o fator de Lorentz Γ2 ≃
[

1 − (U
c
)2
]

, pode-se

assim refinar a equação Eq. (4.23) na segunda ordem de U
c
.

E∗ ≃
[

1 +
(

U

c

)2
]

E

[

1 + 2U
v cos ¹

c2
+

U2

c2

]

≃ E

[

1 + 2U
v cos ¹

c2
+ 2

U2

c2

]

. (4.24)

No referencial do observador, a energia ganha pela partícula é:

∆E = E∗ − E =

[

2Uv cos ¹

c2
+ 2

(

U

c

)2

E

]

. (4.25)

Ao considerar colisões frontais e colisões de perseguição, o ganho de energia é

∆E ∝ (U/c)2. Dessa forma, voltamos ao modelo de aceleração de Fermi de segunda ordem.

Para considerar acelerações suficientemente altas para chegarmos em altíssimas energias, é

necessário considerar apenas colisões frontais. Deste modo, U/c j 1, assim as Eqs. (4.24)

e (4.25) podem ser reescritas como:
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E∗ = E

[

1 + 2U
cos ¹

c2

]

, (4.26)

∆E = E∗ − E =

[

2U cos ¹

c2

]

E. (4.27)

Nesse caso a partícula ganhará energia sempre que tivermos uma colisão onde

cos ¹ > 0, assim a média das energias sobre as direções é:

ï∆Eð =
(

4U

3c

)

· ïEð ≡ ¸ · ïEð, (4.28)

ïE∗ð =
(

1 +
4U

3c

)

· ïEð ≡ B · ïEð. (4.29)

As duas quantidades definidas ¸ e B são utilizadas em uma situação em que

partículas aceleradas sofrem apenas colisões frontais, que são assumidas no modelo de

aceleração de choque difusivo astrofísico, que utiliza ondas de choque fortes produzidas,

por exemplo, por explosões de supernovas [133].

Uma das grandes consequências do mecanismo de aceleração de Fermi é a lei de

potência da energia:

N (E) = constant × E−³S , (4.30)

onde ³S = 1 + ÄF

Äesc

; Äesc é o tempo de fuga característico dos raios cósmicos da galáxia. A

lei de potência dada pelo mecanismo de aceleração de Fermi tem como índice espectral

³s. Ao utilizar ÄF está sendo representado tanto Ä ′
F quanto Ä ′′

F , assim representando os

dois mecanismos de aceleração; contudo, esses mecanismos possuem processos totalmente

distintos e apenas o primeiro pode gerar raios cósmicos.

4.3 Reconexão Magnética

A reconexão magnética é um fenômeno que ocorre quando dois fluxos magnéticos

com polaridades opostas se encontram [137, 138]. Na presença de resistividade magnética

finita, as linhas de campo magnético convergentes se anulam na superfície de descontinui-

dade, formando uma camada de corrente [139]. Em 2005, foi proposto por de Gouveia Dal

Pino6 & Lazarian7 [140], que esse mecanismo poderia acelerar partículas a velocidades

relativísticas; o método usado se assemelha ao mecanismo de aceleração de Fermi de

primeira ordem, podendo também aumentar a energia de partículas exponencialmente,

como pode ser visto na Figura 15.

6 Elisabete Maria de Gouveia Dal Pino é professora titular no Instituto de Astronomia, Geofísica e
Ciências Atmosféricas da Universidade de São Paulo.

7 Alexandre Lazarian é professor de astronomia na Universidade de Wisconsin-Madison.
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Figura 15 – Da esquerda para a direita, a figura mostra: a imagem HST do AGN M87;
uma representação esquemática da estrutura esperada do campo magnético
ao redor do disco de acreção e do buraco negro central (como em [141]); uma
representação esquemática da zona de reconexão com os dois fluxos magnéticos
convergentes de polaridade oposta em uma configuração Sweet-Parker se
aproximando um do outro com uma velocidade de reconexão VR = Vrec; e
uma simulação MHD 3D de reconexão magnética com turbulência injetada
dentro da folha de corrente para tornar a reconexão rápida (como em [142]).
Autor:[139].

A partícula é refletida entre os dois fluxos magnéticos e assim acelerando e ganhando

energia por meio da aceleração de Fermi de primeira ordem. Para representar essa

aceleração podemos imaginar que M0 partículas são aceleradas com uma energia inicial de

E0, para cada colisão a partícula adquire uma energia E = ´E0 e assim após m colisões,

temos que a energia é E = ´mE0 como pode ser vista em [139].

M

M0

=
(

E

E0

)

ln P
ln β

(4.31)

Além do mais, a probabilidade de uma partícula permanecer na região de aceleração

é P e com m colisões temos que o número de partículas aceleradas é M = P mM0. Como

algumas dessas M partículas continuarão a ser aceleradas antes de escaparem do sistema,

a equação acima implica que o número N(E) de partículas aceleradas a energias iguais ou

maiores que E é dado por [139]:

N(E)dE = const × E−1+ ln P
ln β dE. (4.32)

Assim, as regiões de reconexão magnética são ditas como superior, inferior e central,

onde ocorre a reconexão. Na região central, ocorre a conversão de energia magnética em
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cinética; as partículas realizam um ciclo completo de reconexão ao retornarem à região

superior. Assim, se uma partícula que vem da região superior entra em um ângulo ¹, em

relação à direção da velocidade de reconexão VR na região inferior, o ganho médio da

partícula é:

¶E/E = 2VR cos ¹/c. (4.33)

Para uma distribuição isotrópica de partículas, o ganho médio de energia pode ser dado

como:

ï¶E/Eð =
VR

c

∫ Ã/2

0
2 cos2 ¹ sin ¹d¹ =

4

3

VR

c
. (4.34)

Para um ciclo completo, a energia ganha é de:

ï¶E/Eðciclo =
8

3

(

VR

c

)

. (4.35)
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5 Emissão de radiação em fontes Blazares

Blazares são caracterizados pela rápida variabilidade em todo espectro eletromagné-

tico e um alto grau de polarização na faixa de rádio e óptico [143]. A detecção da emissão

no óptico polarizada de muitos blazares indica que a emissão é de origem sincrotrônica

[144, 145]. Além do mais, as componentes de emissão não polarizada oriundas do toro

de poeira (infravermelho), galáxia hospedeira (óptico), região de linhas largas e disco de

acreção (óptico-óptico/ultravioleta-raios-X) podem contribuir à radiação observada. O

disco de acreção é diretamente visível em alguns blazares, mas é frequentemente ofuscado

pela emissão síncrotron não térmica do jato relativístico.

As componentes em altas energias da distribuição de energia espectral na faixa de

raios-X a raios gama podem ser modeladas com modelos leptônico e hadrônico [146]. Ambos

os modelos fornecem as componentes de espalhamento Compton de fótons de raios-X para

raios gama, os quais são frequentemente subdominantes no caso de modelos hadrônicos.

Especificamente, estes modelos possuem em comum uma componente síncrotron auto-

Compton (SSC, sigla em inglês para Synchrotron Self-Compton), onde fótons da radiação

síncrotron interagem com a mesma população de elétrons que os originaram, sendo

espalhados para o regime de altas energias [147].

Em modelos leptônicos, considera-se que a emissão de radiação em todo espectro

eletromagnético é dominada por léptons (elétrons e possivelmente pósitrons). A emissão

em altas energias é mais plausivelmente explicada pelo espalhamento Compton inverso

de fótons de baixa energia pela mesma população de elétrons que produziu a emissão

síncrotron em baixas frequências [148, 149, 150, 151, 152]. Já em modelos lepto-hadrônicos,

ambos, elétrons e prótons primários, são acelerados a energias ultra-relativísticas, com

prótons excedendo o limiar para a foto-produção de píons, através da interação de prótons

relativísticos com o campo de radiação na região de emissão. Enquanto a emissão de

radiação em baixas frequências é ainda dominada pela emissão síncrotron por elétrons

primários, a emissão em altas energias é dominada pela emissão próton-síncrotron, fó-

tons provenientes do decaimento de Ã0, emissão síncrotron e Compton provenientes do

decaimento de píons carregados secundários e aniquilação fóton-fóton [19, 16, 153].

5.1 Princípios Básicos

Neste trabalho consideramos o modelo do tipo “zona única” para emissão de

radiação, ou seja, consideramos que há uma única região responsável pela emissão de

radiação do blazar. Esta região pode ser descrita por um blob esférico de raio R, embebido

em um campo magnético de intensidade B, e que move-se em direção ao observador
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com um fator de Doppler ¶. Considera-se também que elétrons e prótons são injetados

uniformemente em todo o volume do blob (vide Figura 16). A interação de partículas

com campos magnético e de radiação, via diferentes processos físicos, produz um espectro

de radiação não térmica em múltiplos comprimentos de onda. Assume-se também que

todas as partículas escapam eventualmente da região de emissão em uma escala de tempo

característica, que pode ser igual (ou maior) que o tempo de cruzamento do fóton da fonte.

Um modelo de emissão como este descrito acima é definido como lepto-hadrônico, que

mostra que a emissão de radiação do blazar em baixas energias é atribuída a radiação

síncrotron de elétrons primários, enquanto a emissão observada em altas energias (GeV-TeV)

é de origem hadrônica.

Figura 16 – Representação da produção de radiação de um blazar. Fonte: Autor.

Enquanto elétrons de altas energias perdem energia predominantemente pela

radiação síncrotron e espalhamento Compton inverso, prótons altamente energéticos

perdem energia através da emissão síncrotron, foto-produção de pares (Bethe-Heitler),

e foto-produção de píons (vide Figura 17 - note que os processos físicos que envolvem
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interação em altas energias com a matéria, como bremmstrahlung relativístico e colisões

próton-próton, são marginais, devido à densidade de matéria no jato ser bastante baixa).

Destes, o processo foto-produção de píons é o mais complicado pelo fato de ele produzir

muitas partículas instáveis, tais como píons (Ã±, Ã0), múons (µ±), e káons (K±, K0),

os quais decaem em partículas mais leves. O decaimento de Ã± resulta na produção de

pares secundários elétron-pósitron relativísticos (Ã+ → µ+ + ¿µ, µ+ → e+ + ¿µ + ¿e),

enquanto Ã0 decai em dois raios gama altamente energéticos. Portanto, fótons e neutrinos,

juntamente aos prótons e elétrons (primários e secundários) podem ser considerados como

populações estáveis na região de emissão do blazar. Levando-se em consideração que

prótons podem se transformar em nêutrons em colisões foto-hadrônicas, podemos adicionar

nêutrons como uma população estável, desde que sejam ultra-relativísticos e, portanto,

seu tempo de decaimento (no referencial do blob) é muito maior do que seu tempo de

escape. Considera-se também que píons carregados e múons não irradiam. Isto pode ser

justificado pelo fato de que seus tempos de decaimento são muito menores do que o tempo

de resfriamento síncrotron. Logo, a radiação proveniente destas partículas possui uma

contribuição negligenciável à região de emissão [154].

Figura 17 – Ilustração esquemática dos principais processos leptônico e hadrônico (modelo
lepto-hadrônico) que são incluídos em tratamento numérico da distribuição
de energia espectral de blazares. Fonte: [155].

Segue abaixo uma descrição mais detalhada a respeito dos modelos leptônico e

lepto-hadrônico.
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5.2 Modelo Leptônico

O modelo leptônico é uma das abordagens necessárias para explicar a radiação

emitida pelos blazares. Nesse modelo, a radiação é produzida por interações envolvendo

léptons, que são partículas mais leves como elétrons e pósitrons. Para esse modelo,

são considerados dois processos principais: emissão síncrotron e espalhamento Compton

inverso.

5.2.1 Radiação Síncrotron

A radiação síncroton é a radiação emitida por uma partícula com carga Ze e

massa m com energia E = µmc2, acelerada a velocidades relativísticas, em um campo

magnético de intensidade B. Para isso, consideramos uma escala espacial muito maior que

o giro-raio da partícula [156]. O giro-raio é definido como o raio do movimento circular de

uma partícula carregada na presença de um campo magnético uniforme. A interação da

partícula carregada relativística com o campo magnético resulta na produção de fótons.

Em 1962 [157], mostrou-se que o espectro de elétrons injetados é ∝ µ−³e (lei

de potência), então o espectro varia com o tempo devido às perdas por emissão no

campo magnético. Essa variação é dada por diferentes intervalos de energia, descritos por

Ne(µe) = N0,eµ−αe
e

para µe,min < µe < µe,c, e Ne(µe) = N0,eµe,cµ−αe
e

para µe,c f µe < µe,max,

sendo N0,e a constante de proporcionalidade para os elétrons [158]. O parâmetro ³e é

o índice espectral da distribuição de elétrons, e µe,i representa o fator de Lorentz do

elétron, onde i = min, c, max representa o fator de Lorentz mínimo, de quebra e máximo,

respectivamente [159].

Uma fração da energia é usada para acelerar os elétrons, e essa energia é dada por:

Ue = me

∫

µeNe(µe)dµe, (5.1)

onde me é a massa do elétron. A luminosidade mínima é dada pela Eq. (5.2), e o fator de

Lorentz para o elétron é dado pela Eq. (5.3):

Le = 4Ã¶2
Dr2

dUe, (5.2)

µe,min =
(³e − 2)

me(³e − 1)

Ue

Ne

, (5.3)

sendo rd o tamanho da região de emissão e ¶D o fator de Doppler1. A distribuição de

elétrons embebidos em um campo magnético B =
√

8ÃUB resfria seguindo a escala de

tempo de resfriamento síncrotron dada por:
1 O efeito Doppler relativístico é a mudança aparente da frequência da luz, para objetos que se movem

em velocidades relativísticas.
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t′
c =

3me

4ÃT

U−1
B µ−1

e , (5.4)

onde ÃT = 6.65 × 10−25 cm2 é a seção de choque transversal de Thomson, a qual refere-se

ao espalhamento elástico da radiação eletromagnética por elétrons. Ela descreve como

os elétrons espalham a luz incidente sem mudar sua frequência. Comparando a escala

de tempo de resfriamento síncrotron com a escala de tempo dinâmica dada por t′
d ≃ rd

¶D

temos que:

µe,c =
3me

4ÃT

(1 + Y )−1¶DU−1
B r−1

d . (5.5)

Aqui, Y é o parâmetro de Compton, dado por:

Y =







¸Ue

UB
; ¸Ue

UB
<< 1

(¸Ue

UB
)

1
2 ; ¸Ue

UB
>> 1.

(5.6)

Além disso, ¸ = (µe,c/µe,min)2−³e para resfriamento lento e ¸ = 1 para resfriamento

rápido [160]. Considerando o tempo de aceleração dado por:

t′
acc

∼=
√

Ã

2

me

qe

U
−1/2
B µe, (5.7)

e assumindo que as escalas de tempo de aceleração e resfriamento são semelhantes, o fator

de Lorentz máximo do elétron pode ser escrito como:

µe,max =

(

9q2
e

8ÃÃ2
T

)1/4

U
−1/4
B , (5.8)

onde qe é a carga elétrica. Vale a pena notar que a direção do campo magnético médio no

choque tem um efeito significativo. Se o coeficiente de difusão perpendicular for muito

menor do que o coeficiente paralelo, as partículas podem ganhar muito mais energia se o

choque for quase perpendicular do que quase paralelo. Nesse caso, a escala de tempo de

aceleração pode ser ainda mais curta [161].

Considerando a emissão síncrotron:

ϵµ(µe,i) =

√

√

√

√

8Ãq2
e

m2
e

¶DU
1/2
B µ2

e,i (5.9)

com base no fator de Lorentz do elétron, as energias de corte são dadas por:

Equação da emissão mínima:

ϵsyn
µ,m =

√
8Ãqe

me

¶DU
1/2
B µ2

e,min. (5.10)

Equação da emissão média:

ϵsyn
µ,c =

√
8Ãqe

me

¶DU
1/2
B µ2

e,c, (5.11)
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ϵsyn
µ,c =

9
√

2Ãqeme

8Ã2
T

(1 + Y )−2¶3
DU

−3/2
B r−2

d .

Equação da emissão máxima:

ϵsyn
µ,max =

√
8Ãqe

me

¶DU
1/2
B µ2

e,max, (5.12)

ϵsyn
µ,max =

3q2
e

meÃT

¶D.

A observação do espectro síncrotron pode ser escrita como:

[ϵ2
µN(ϵµ)]µ,syn = Aµ,syn



















( ϵγ

ϵsyn
γ,m

)4/3, ϵµ < ϵsyn
µ,m

( ϵγ

ϵsyn
γ,m

)−
αe−3

2 , ϵsyn
µ,m < ϵµ < ϵsyn

µ,c

(
ϵsyn

γ,c

ϵsyn
γ,m

)−
(αe−3)

2 ( ϵγ

ϵγ,c
)−

αe−2
2 , ϵsyn

µ,c < ϵµ < ϵsyn
µ,max

(5.13)

onde Aµ,syn é a constante de proporcionalidade do espectro de síncrotron, escrita como:

Aµ,syn =
4ÃT

9
d2

z¶3
DUBr3

dNeµ
2
e,min, (5.14)

e dz é a distância entre a Terra e o objeto.

5.2.2 Espalhamento Compton Inverso

O processo SSC ocorre quando elétrons acelerados via mecanismo de Fermi, pre-

sentes na região de emissão, espalham fótons da radiação síncrotron para energias mais

altas, tal como:

ϵSSC
µ,(m,c,max) ≃ µ2

e,(min,c,max)ϵ
syn
µ,(m,c,max). (5.15)

A partir dos fatores de Lorentz obtidos das Eqs. (5.3), (5.5) e (5.8) combinadas

com as equações que representam as energias de corte, podemos derivar as expressões que

definem as energias mínima, de quebra e máxima do espalhamento Compton inverso:

Equação para emissão mínima:

ϵssc
µ,m =

√
8Ãqe

me

¶DU
1/2
B µ4

e,min. (5.16)

Equação para emissão média:

ϵssc
µ,c =

81
√

2Ãqeme

128Ã4
T

(1 + Y )−4¶5
DU

−7/2
B .r−4

d (5.17)
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Equação para emissão máxima:

ϵssc0
µ,max =

9q3
e

2
√

2ÃmeÃ2
T

¶DU
−1/2
B . (5.18)

O espectro devido ao espalhamento Compton inverso é dado por:

[ϵ2
µN(ϵµ)]µ,ssc = Aµ,ssc























( ϵγ

ϵssc
γ,m

)4/3, ϵµ < ϵssc
µ,m

( ϵγ

ϵssc
γ,m

)−
αe−3

2 , ϵssc
µ,m < ϵµ < ϵµ,cssc

(
ϵssc

γ,c

ϵssc
γ,m

)−
αe−3

2 ( ϵγ

ϵssc
γ,c

)−
αe−2

2 , ϵssc
µ,c < ϵµ < ϵssc

µ,max

(5.19)

onde Aµ,ssc é a constante de proporcionalidade do espectro devido ao espalhamento

Compton inverso escrita como:

Aµ,ssc = Y [ϵ2
µNµ(ϵµ)]syn

max. (5.20)

5.3 Modelo Hadrônico

O modelo lepto-hadrônico apresenta a explicação de emissão de raios gama a partir

da interação de hádrons de alta energia com fótons alvos [162]. Trabalho como o de

Cerruti em 2016 [163] investiga a produção de neutrinos, além de raios gama, via diferentes

processos de interação hadrônica. Conforme apresentado em Rodriguez 2019 [88], temos:

pµ → ∆+ → nÃ+ (BR = 2/3)

n → pe−¿̄e

Ã+ → µ+Åµ

µ+ → e+Å̄µÅe

pµ → ∆+ → pÃ0 (BR = 1/3)

Ã0 → µµ

(5.21)

As interações envolvendo prótons ocorrem a energias acima da energia mínima necessária

para a interação pµ, sendo esta a energia necessária para excitar a ressonância ∆. Acima

desse limiar, as interações produzem partículas secundárias como píons, que, por sua vez,

decaem em múons e neutrinos.

A partir das equações de interação acima é possível observar que em 2/3 das

interações ocorre a produção de píon carregado e em 1/3 ocorre a geração de píon neutro.

Os raios gama surgem através do decaimento do píon neutro, enquanto os neutrinos surgem

por meio do decaimento de píons carregados e múons. A fração da energia do próton

incidente que é transferida para a produção de novas partículas é da ordem de 20% , logo
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temos que no caso do decaimento do píon neutro cada raio gama terá aproximadamente

10% da energia original. Já para o decaimento do píon carregado, cada neutrino carregará

aproximadamente 5% da energia original.

Uma das vantagens de se utilizar o modelo lepto-hadrônico é justamente a obser-

vação da produção desses neutrinos energéticos junto aos raios gama, e assim, podemos

correlacionar as emissões de fótons, neutrinos e raios cósmicos ultra energéticos [88]. A

interação primária próton-fóton pode também produzir um par elétron-pósitron, os quais

são resfriados através dos processos síncrotron ou espalhamento Compton inverso. Esse

par elétron-pósitron é também conhecido como par Bethe-Heitler.

Uma das formas de emissão de radiação a partir dos modelos hadrônicos é o modelo

baseado em emissão síncrotron de prótons [164]. Para este caso, os valores de campo

magnético devem ser maiores em comparação com modelos de emissão de radiação gama

por modelos lepto-hadrônicos [165].

5.4 Interações de partículas presentes em jatos relativísticos

Como veremos, o Capítulo 7 apresenta modelagens considerando interações apenas

leptônicas e lepto-hadrônicas. Para modelagens lepto-hadrônicas observadas nas Figuras

30, 33 e 35, obtemos cinco interações de partículas, sendo elas:

pµ → pe+e−

µµ → e+e−

pµ → Ã+ → µ+ + Åµ → Åe + e+

→ Ã− → µ− + Å̄µ → Å̄e + e−

pµ → Ã0 → µµ

pp → Ã0 → µµ

A primeira interação observada é o processo de Bethe-Heitler, desenvolvido na

década de 1930 pelos físicos Hans Bethe2 e Walter Heitler3. Nesse processo, um fóton de

alta energia interage com um próton, transferindo energia suficiente para a produção de

um par elétron-pósitron por meio do processo de Bethe-Heitler.

Outra interação presente é a colisão entre dois fótons (µµ), resultando na criação

de um par elétron-pósitron. Para que essa interação ocorra, é necessário que os fótons
2 Nascido em 2 de julho de 1906 e faleceu em 6 de março de 2005. Foi ganhador do Prêmio Nobel em

1967 e da Medalha Max Planck em 1955, dentre outras premiações.
3 Nascido em 2 de janeiro de 1904 e faleceu em 15 de novembro de 1981. Foi ganhador da Medalha Max

Planck em 1968.
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tenham uma energia superior a 1,022 MeV (o dobro da massa do elétron em repouso). Esse

processo também contribui para a opacidade de fótons de alta energia e para a formação

de cascatas eletromagnéticas em ambientes astrofísicos.[88]

Além disso, temos a interação pµ que produz píons carregados (Ã+ ou Ã−). Esses

píons decaem em múons (µ+ ou µ−) que decaem em elétrons ou pósitrons.

Ã+ → µ+ + ¿µ

µ+ → e+ + ¿e + ¿̄µ

esse mecanismo gera neutrinos muônicos (¿µ) e eletrônicos (¿e).

Para interações pµ que produzem píons neutros (Ã0), temos que esse processo é

responsável pela emissão de raios gama. Por fim, temos a interação hadrônica pp, que

também resulta na produção de píons neutros (Ã0) e seu decaimento em dois fótons. Esse

processo gera emissão difusa, onde não é possível direcionar o fluxo da radiação de raios

gama e é relevante em ambientes com densidade de partículas elevada. Essas interações

e seus produtos representam mecanismos fundamentais para a emissão de radiação e

produção de partículas secundárias em ambientes astrofísicos extremos [166]. Para além

disso, obtivemos duas possíveis interações que podem vir a gerar neutrinos, a partir do

decaimento de píons carregados e múons produzidos nas interações pµ e pp.
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6 Metodologia

Neste trabalho modelou-se numericamente a distribuição de energia espectral

de três blazares (1ES 0414+009, 1ES 2344+514 e 1ES 1959+650) detectados em raios

gama altamente energéticos, i.e., na faixa de TeV. A observação em TeV é fundamental

para estudar processos astrofísicos extremos e identificar as origens dos raios cósmicos

de alta energia, permitindo a investigação da aceleração de partículas em fontes como

remanescentes de supernova, nebulosas de vento de pulsar e núcleos ativos de galáxias

[133].

Dados coletados por diferentes observatórios espaciais e terrestres, desde rádio até

raios gama, foram utilizados para modelar o espectro de radiação não térmica dos blazares

em múltiplos comprimentos de onda. Os dados astronômicos utilizados neste trabalho

foram extraídos das ferramentas Space Science Data Center (SSDC)1 e do Firmamento2.

Estes dados foram utilizados como entrada no software Jets SED modeler and fitting Tool

(JetSeT)3 para modelar o espectro não térmico dos blazares via processos leptônicos, e

no software Astrophysical Multi-Messenger Modeling (AM3)4 para a modelagem lepto-

hadrônica. Uma descrição detalhada destas ferramentas é feita abaixo.

6.1 Space Science Data Center (SSDC)

O SSDC foi criado a partir da Agência Espacial Italiana (ASI, sigla em italiano

para Agenzia Spaziale Italiana)5 e é uma missão para o armazenamento e processamento

de dados vindos de vários observatórios espaciais e terrestres. Atualmente, o SSDC é

responsável por satélites que captam dados principalmente de altas energias para estudos

em astronomia e astropartículas. Alguns dos satélites que são de responsabilidade da ASI

são, e.g., Swift6, AGILE (Astro-rivelatore Gamma a Immagini Leggero)7, Fermi8, NuSTAR

(the Nuclear Spectroscopic Telescope Array)9 e AMS (Alpha Magnetic Spectrometer)10,

bem como apoia outras missões como Herschel11 e Planck12 [167].

1 <https://www.ssdc.asi.it/>
2 <https://firmamento.hosting.nyu.edu/home>
3 <https://jetset.readthedocs.io/en/latest/index.html>
4 <https://am3.readthedocs.io/en/latest/>
5 <https://www.asi.it/en/>
6 <https://swift.gsfc.nasa.gov/>
7 <http://agile.rm.iasf.cnr.it/>
8 <https://fermi.gsfc.nasa.gov/>
9 <https://www.nustar.caltech.edu/>
10 <https://www.nasa.gov/alpha-magnetic-spectrometer/>
11 <https://www.herschel.caltech.edu/>
12 <https://www.esa.int/Enabling_Support/Operations/Planck>
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O SSDC tem como principais responsabilidades [168]:

• Prestar apoio as missões financiadas pela ASI;

• Manter os arquivos de dados permanentes, atuar como interface entre as missões

científicas;

• Fornecer acesso online a dados de arquivo e software de análise;

• Hospedar uma cópia do arquivo de dados das missões internacionais onde a Itália

está envolvida;

• Desenvolver e manter o software para acesso, análise e comparação eficiente de dados;

• Colaborar com outros centros de dados e instituições científicas para troca de dados,

software e conhecimento especializado.

Assim, o SSDC é uma excelente ferramenta de coleta e fornecimento de dados por se tratar

de um site público.

6.2 Firmamento

O firmamento é uma ferramenta web desenvolvida a partir da colaboração entre o

Center for Astro, Particle, and Planetary Physics13 e o Citizen Researcher initiative14 da

Universidade Nova Iorque, Abu Dhabi [169].

A plataforma firmamento possui uma lista diversa de funcionalidades para o estudo

de objetos astronômicos como blazares e emissores multi-mensageiros. Ela fornece acesso

efetivo a dados astronômicos em múltiplos comprimentos de onda, permitindo ao usuário

visualizar imagens da distribuição de energia espectral em uma ampla faixa de energia, além

de oferecer aprendizado de máquina e outros softwares científicos para a caracterização de

dados.

Por se tratar de uma plataforma acessível em praticamente todos os meios de

comunicação com acesso à internet, o firmamento se transformou em uma interface limpa

e de fácil acesso. A ferramenta é projetada para ajudar na descoberta de novos blazares e

outros emissores em múltiplos comprimentos de onda, utilizando dados de levantamentos

como o ROSITA (Extended Roentgen Survey with an Imaging Telescope Array)15, que

deve incluir milhares de novos candidatos a blazares [170].

13 <https://nyuad.nyu.edu/en/research/faculty-labs-and-projects/center-for-astrophysics-and-space-science.
html>

14 <https://citizenresearcher.hosting.nyu.edu/>
15 <https://www.mpe.mpg.de/eROSITA>
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Firmamento tem como objetivo envolver não apenas cientistas profissionais, mas

também cidadãos e estudantes, promovendo a educação e a participação na pesquisa

científica. A Figura 18 mostra a visualização da posição e localização astronômica de uma

fonte arbitrária através do software Aladin16.

Figura 18 – Observação astronômica através do software Aladin. Fonte: [169].

A Figura 19 mostra a distribuição espectral de energia do blazar 1ES 0414+009

(lado esquerdo), bem como a posição da fonte astrofísica no céu (lado direito).

Figura 19 – Distribuição espectral de energia da fonte 1ES 0414+009 (lado esquerdo) e
sua posição no céu (lado direito). Fonte: [169].

16 <https://aladin.cds.unistra.fr/>
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6.3 JetSeT

O software JetSeT reproduz processos radiativos e acelerativos em jatos relativísticos

e ajusta modelos numéricos a dados observados. É um código aberto em C/Python que

define um conjunto de dados e os vincula a tabelas e quantidades do astropy17. Os

processos físicos utilizados pelo JetSeT são o SSC, espalhamento Compton externo (EC) e

o EC na radiação cósmica de fundo em microondas (CMB, sigla em inglês para Cosmic

Microwave Background). Este software pode restringir o modelo no estágio de pré-ajuste

com base em tendências fenomenológicas precisas e já publicadas, a partir de parâmetros

como índices espectrais, fluxos e frequências de pico e curvaturas espectrais.

O pacote se adapta a distribuição de energia espectral em múltiplos comprimentos

de onda usando abordagem frequentista para o iminuit18 e mínimos quadrados19 além

de uma amostragem Bayesiana MCMC20 (Markov-Chain Monte Carlo) [171], e também

fornece a evolução temporal do plasma sob o efeito de processos radiativos e acelerativos

para mecanismos de primeira e segunda ordem (aceleração estocástica) [172].

Neste trabalho utilizou-se o software JetSeT para realizar a modelagem numérica,

via processos leptônicos, aos dados observados em múltiplos comprimentos de onda dos três

blazares (1ES 0414+009, 1ES 2344+514 e 1ES 1959+650). As Figuras 20 e 21 mostram

dois exemplos de ajuste, via processos SSC e EC, para as fontes Markarian 421 e 3C 454.3.

O subplot abaixo da distribuição espectral de energia nas imagens corresponde ao gráfico

de resíduos, i.e., a diferença entre modelo teórico (obtido via ajuste estatístico) e dados

experimentais.

6.4 AM3

O AM3 é um software aberto que resolve eficientemente equações diferenciais

acopladas à evolução temporal e espectral de densidades de partículas, tais como fótons,

elétrons, pósitrons, prótons, nêutrons, píons, múons e neutrinos. Este ferramental inclui

todos os processos não térmicos relevantes, como síncrotron, espalhamento Compton

inverso, aniquilação fóton-fóton, produção de píons via interações próton-próton e próton-

fóton [88]. O software calcula consistentemente a cascata de partículas primárias e

secundárias, superando abordagens simples de partículas de teste, e permite previsões não

17 <https://www.astropy.org/>
18 O iminuit é uma ferramenta projetada para otimizar funções de custo estatístico, para ajustes de

máxima verossimilhança e mínimos quadrados.<https://scikit-hep.org/iminuit/>
19 O método dos mínimos quadrados é uma técnica matemática usada para ajustar um modelo a um

conjunto de dados observacionais, minimizando a soma dos quadrados dos erros.<https://docs.scipy.
org/doc/scipy/reference/generated/scipy.optimize.least_squares.html>

20 O MCMC é um método estatístico usado para amostragem de distribuições de probabilidade complexas.
Combinando as cadeias de Markov com a técnica de Monte Carlo para gerar amostras de uma
distribuição-alvo.
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Figura 20 – Ajuste, via processo SSC, da distribuição de energia espectral da fonte Mar-
karian 421. Fonte: [173].

Figura 21 – Ajuste, via processo EC, da distribuição de energia espectral da fonte 3C
454.3. Fonte: [174].
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lineares no domínio do tempo. O AM3 permite analisar separadamente a contribuição de

diferentes processos radiativos para os espectros gerais de fótons e neutrinos, incluindo

diferentes canais de interação hadrônica [175, 176].

A Figura 22 mostra a modelagem multi-mensageira, realizada com o software

AM3, do blazar PKS 1502+106, envolvendo diferentes processos de interação leptônica e

hadrônica [177].

Figura 22 – Distribuição de energia espectral do blazar PKS 1502+106 via software AM3.
Fonte: [177].
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7 Resultados e Discussões

Neste capítulo são apresentados os resultados referentes à modelagem numérica,

via processos leptônicos e lepto-hadrônicos, para os blazares 1ES 0414+009 [98], 1ES

2344+514 [178] e 1ES 1959+650 [118], os quais foram detectados em raios gama altamente

energéticos (faixa de TeV) por telescópios de imageamento da radiação Cherenkov na

atmosfera, situados na superfície terrestre. Essa modelagem foi realizada por meio do

ajuste aos dados observados em múltiplos comprimentos de onda dos blazares através do

software JetSeT, e a modelagem via processos lepto-hadrônicos com o software AM3.

Para realizar a modelagem leptônica de uma única zona das fontes blazares, foram

coletados dados de observatórios espaciais e terrestres, desde ondas de rádio até raios gama

na faixa de tera-elétron-volts, através dos softwares SSDC e firmamento. Estes dados foram

utilizados como entrada no software JetSeT para realizar a modelagem numérica leptônica,

e assim, obter informações sobre a distribuição não térmica de elétrons e pósitrons na região

de emissão (blob) no jato relativístico, bem como informações sobre o campo magnético

ao longo do jato e outros parâmetros físicos, os quais são descritos a seguir.

Através do AM3 foi possível realizar a modelagem lepto-hadrônica utilizando os

parâmetros de saída (output) do JetSeT como entrada. Para a modelagem, assumimos

uma luminosidade de prótons menor ou igual à luminosidade de Eddington para fontes do

tipo BL Lac como pode ser visto em[179], que corresponde à luminosidade máxima que

uma estrela pode atingir quando há equilíbrio entre a força de radiação atuando para fora

e a força gravitacional atuando para dentro (vide equação abaixo). Vale ressaltar que esta

luminosidade de prótons representa a luminosidade máxima de prótons na fonte. Logo,

o fluxo de raios gama e neutrinos provenientes de interações hadrônicas corresponde aos

limites superiores no fluxo emitido de neutrinos e raios gama da fonte.

Lphys
p f Ledd (7.1)

Para a checagem dos valores da luminosidade de prótons obtidos pela aproximação

feita por [179] foi utilizado o LeHaMoC1. O LeHaMoC é uma ferramenta escrita na

linguagem Python, com o intuito de resolver as equações de Fokker-Planck2 para partículas

relativísticas em fontes astrofísicas de altas energias.

Para a realização da modelagem, foi escolhida uma lei de potência do tipo quebrada

para demonstrar a distribuição de elétrons em cada uma das fontes. Como pode ser visto

1 <https://github.com/mariapetro/LeHaMoC>
2 A equação de Fokker-Planck é uma equação diferencial parcial que descreve como a densidade de

probabilidade de uma partícula muda ao longo do tempo devido a processos estocásticos.
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em [180] a lei de potência quebrada é governada pelos índices espectrais p1 e p2, de cada

uma das fontes, dada por:

N(µ) = N0











µ−p1 , µmin ⩽ µ ⩽ µb,

µp2−p1

b µ−p2 , µb < µ < µmax.
(7.2)

onde µmin, µb e µmas são, respectivamente, o fator de Lorentz mínimo, de quebra e máximo,

e N0 é a constante de normalização expressa em 1 cm−3.

7.1 1ES 0414+009

A Figura 23 mostra a distribuição de dados coletados em múltiplos comprimentos

de onda via ferramentas SSDC e firmamento. Como há muitos dados sobrepostos, foi

realizado um processo de binagem dos dados para melhor modelarmos a fonte astrofísica.

Este processo de binagem pode ser observado na Figura 24. A binagem é o processo de

tratamento de dados usado para agrupar dados em “bins” que são faixas de agrupamento

para poder facilitar a leitura de grandes números de dados. Nesse processo foi considerada

uma binagem de 0, 2. Este processo de binagem aos dados astrofísicos foi realizado para

os três blazares em estudo.

Figura 23 – Amostragem de dados em múltiplos comprimentos de onda, desde rádio até
raios gama na faixa de tera-elétron-volts. Fonte: Autor.

Feito o processo de binagem, realizou-se a modelagem numérica dos dados conside-

rando o processo físico SSC descrito no Capítulo 5.
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Figura 24 – Amostragem de dados em múltiplos comprimentos de onda, desde rádio até
raios gama na faixa de tera-elétron-volts, após refazer a binagem. Fonte:
Autor.

7.1.1 Modelagem Leptônica

7.1.1.1 Modelagem Leptônica SSC (Synchrotron Self-Compton)

A modelagem via software JetSeT é feita através do método MCMC, método de

Monte Carlo via Cadeias de Markov, que é uma classe de algoritmos para amostragem de

distribuições de probabilidade complexas, especialmente aquelas para as quais a integral

não pode ser calculada diretamente. A Figura 25 mostra a modelagem via processo físico

SSC para a fonte 1ES 0414+009. O primeiro pico na figura representa a emissão síncrotron,

que ocorre em frequências mais baixas, indo de rádio a raios-X suaves. Como é possível

observar na figura, o pico síncrotron está localizado ∼ 1017 Hz, mostrando que o objeto

1ES 0414+009 é classificado como HSP BL Lac.

O segundo pico em ∼ 1025 Hz representa a emissão devido ao espalhamento

Compton inverso, na qual fótons da radiação síncrotron são espalhados para energias mais

altas pela mesma população de elétrons relativísticos que os criou. Esta banda vai de

raios-X duros a raios-gama na faixa de tera-elétron-volts.

Ao observar o gráfico de resíduos, podemos notar uma significativa aproximação
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Figura 25 – Modelagem SSC para a fonte 1ES 0414+009. Fonte: Autor.

da modelagem aos dados observados, havendo uma maior discrepância na faixa de TeV do

espectro de energia. Foi observado que o maior resíduo (para valores maiores que 1012

Hz)3 encontrado foi de 5, 74, enquanto o menor valor foi de −2.98, a média dos resíduos

encontrados foi de 0, 32. Portanto, temos que os valores dos resíduos tiveram sua média

próxima de 0, ficando assim mais condizente com os dados apresentados.

A Figura 26 mostra o corner plot obtido pelo ajuste MCMC. Corner plot é uma

forma de visualizar as distribuições de cada parâmetro e suas correlações. A diagonal

apresentada no gráfico representa as distribuições de cada parâmetro junto com sua

probabilidade associada. Os gráficos fora das diagonais representam uma comparação em

pares de cada parâmetro apresentado; os pontos apresentados indicam a região com maior

densidade de probabilidade. Quanto mais elípticos e inclinados forem os contornos, maior

a correlação entre os parâmetros.

Os parâmetros físicos obtidos com a modelagem SSC, através do processo de ajuste

MCMC, podem ser observados na Tabela 4. Consideramos que elétrons e pósitrons seguem

3 Para os valores dos resíduos foi considerado apenas valores iguais ou maiores que 10
12 Hz, afim de

apresentar apenas os valores que estão na modelagem.
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Figura 26 – Corner plot, via modelagem SSC, para a fonte 1ES 0414+009. Fonte: Autor.
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uma distribuição do tipo lei de potência quebrada, onde os parâmetros µmin, µbreak e

µmax representam os fatores de Lorentz mínimo, de quebra e máximo da distribuição de

partículas no jato, respectivamente; N representa a densidade de partículas na fonte e p e p1

são índices espectrais da distribuição não térmica de partículas. O parâmetro Bulk Factor

(Γ) é o fator de Lorentz do jato relativístico; Θobs é o ângulo entre a linha de visão do

observador e o eixo do jato; ¶ é o fator Doppler relativístico medido do aumento aparente

da intensidade da radiação devido ao movimento do jato em direção ao observador; B

representa o campo magnético e R é o raio da região de emissão. Vale ressaltar que os

parâmetros obtidos neste trabalho são bastante semelhantes aos encontrados na literatura

[98].

7.1.1.2 Modelagem EC (Espalhamento Compton Externo)

Para a modelagem usando o cenário Compton Externo (EC), foram aplicados os

valores iniciais para os parâmetros dados por Aliu et al. 2012 [98], diferentemente do SSC,

a quantidade de parâmetros retornados é maior, como é apresentado na Tabela 4, pelo fato

de considerarmos propriedades do disco de acreção e região de linhas largas. O parâmetro

TDT refere-se à temperatura do disco de radiação, medido em Kelvin; RDT representa o

raio desse disco de radiação térmica, medido em cm; ÄDT espessura ou profundidade óptica

do toro; ÄBLR espessura óptica da Broad Line Region (região de linhas largas); RBLRin

e RBLRout
representam os raios interno e externo da região de linhas largas, medidos em

cm, respectivamente; LDisk é a luminosidade do disco de acreção, medida em erg/s; TDisk

representa a temperatura do disco, medida em Kelvin; RH é a distância em que a região

de emissão no jato se encontra em relação ao buraco negro, medida em cm; NH representa

a coluna de absorção para os elétrons frios; Γ informa a expansão ou aceleração do jato

em relação ao modelo e o parâmetro zcosm representa o redshift da fonte.

A Figura 27 mostra o ajuste realizado aos dados astronômicos utilizando a modela-

gem EC. De forma geral, podemos observar que esta modelagem não representa muito

bem os dados próximos da região de tera-elétron-volts. Isto também pode ser observado

pela barra de resíduos mostrada nas imagens. A Figura 28 mostra o corner plot obtido

pelo ajuste MCMC.

Para a modelagem SSC e EC foram extraídos parâmetros que por sua vez descrevem

o comportamento da emissão da fonte. O fator de Lorentz mínimo, de quebra e máximo

da distribuição de elétrons e pósitrons no jato, pode ser convertido a fim de descobrirmos

os valores da energia mínima, de quebra e máxima da distribuição de elétrons e pósitrons

a partir da equação:

E = µmc2. (7.3)
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Figura 27 – Modelagem EC para a fonte 1ES 0414+009. Fonte: Autor.
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Tabela 4 – Dados do ajuste referente as modelagens SSC e EC para a fonte 1ES 0414+009.

Parâmetros SSC/[98] SSC/Obtidos EC/[98] EC/Obtidos

µmin 2 × 105 3.55 × 102 9 × 104 1.2 × 101

µmax 5 × 106 1.73 × 106 3 × 106 7.7 × 105

Bulk factor (Γ) 40 40 40 40
B(G) 0.008 0.06359 0.044 0.1019
R(cm) 2.1 × 1017 8.99 × 1016 7 × 1016 8.15 × 1017

Θobs(ž) 1.43 1.43 2.02 0.97
N (cm−3) — 0.248 —- 4.99

µbreak — 9.07 × 104 — 4.53 × 104

p — 2.184 — 2.306
p1 — 3.921 — 2.926

TDT (K) — — — 3.0848 × 107

RDT (cm) — — — 3.178 × 1017

ÄDT — — — 0.999
ÄBLR (cm) — — — 0.908

RBLRout (cm) — — — 2.54 × 1016

RBLRin (cm) — — — 1.27 × 1016

LDisk (cm) — — — 1.61 × 1043

TDisk (K) — — 1.237 × 1017

RH — 1.000 × 1017 — 7.100 × 1019

NH — 0.1 — 0.1
BulkFactor — 12.767 — 1.490 × 103

zcosm — 0.287 — 0.287
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Figura 28 – Corner plot, via modelagem EC, para a fonte 1ES 0414+009. Fonte: Autor.
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Assim, a partir da Eq. (7.3) é possível obter o valor da energia mínima, de quebra

e máxima apresentada na fonte (veja Tabela 5). Como estamos considerando apenas

interações com elétrons, temos então que a massa usada é a massa do elétron (9, 10 × 10−31

kg).

Tabela 5 – Energia, mínima, de quebra e máxima da fonte 1ES 0414+009.

Energia (MeV) SSC/Obtidos SSC/[98] EC/Obtidos EC/[98]

Emin 1, 181 × 102 1, 022 × 105 6,132 4, 599 × 104

Ebreak 4, 634 × 104 - 2, 314 × 104 -
Emax 8, 840 × 105 2, 555 × 106 3, 934 × 105 1, 533 × 106

É possível observar com a Tabela 5 que, para a modelagem via SSC, é necessária

uma maior quantidade de energia para a distribuição de elétrons da fonte. Na modelagem

via SSC, a população de elétrons precisa ser acelerada a energias mais altas para explicar

a emissão observada via espalhamento Compton inverso, enquanto, no EC, a presença de

campos de fótons externos permite energias mais moderadas.

Com a Tabela 4 podemos notar que o campo magnético no SSC (B = 0, 064

G) é menor que para os processos considerando o EC (B = 0, 102 G). É observado

que a modelagem feita pelo JetSeT retornou valores de campo magnético ligeiramente

maiores que os apresentados por [98]. Outros fatores como o raio da região de emissão

(R) apresentaram um crescimento para o SSC e um decaimento para o EC. Vale ressaltar

que para a modelagem leptônica realizada neste trabalho considerou-se uma distribuição

de léptons na fonte do tipo lei de potência quebrada, enquanto no trabalho de [98] foi

utilizada uma distribuição de lei de potência simples.

Para o espalhamento Compton externo, foram obtidos parâmetros como a profundi-

dade óptica do toróide de poeira (ÄDT = 0, 999) e profundidade óptica da região de linhas

largas (ÄBLR = 0, 908). Como é possível ver em [181], para valores de Ä < 1, temos um

meio que tende a ser mais translúcido e, para Ä > 1, o meio tende a ser mais opaco.

7.1.2 Modelagem Lepto-Hadrônico

A Figura 30 representa a modelagem da distribuição de energia espectral em múlti-

plos comprimentos de onda do 1ES 0414+009, considerando interações lepto-hadrônicas.

Representados pelas linhas azul-escura e vermelha, temos a distribuição de energia es-

pectral da fonte, distribuição essa vinda a partir dos dados analisados pelo JetSeT. Os

marcadores representam os dados observados por múltiplos instrumentos e catálogos,

incluindo BeppoSAX4, VERITAS, Fermi-LAT e outros, abrangendo frequências desde

ondas de rádio a raios gama.

4 <https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/sax/sax.html>
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As curvas ilustram contribuições de vários processos de radiação modelados usando

uma estrutura lepto-hadrônica: produção de pares Bethe-Heitler (pµ → pe+e−, curvas

azul-claro) observada de 10−3 eV a 1015 eV , produção de par elétron-pósitron (µµ → e+e−,

curva verde) observada no intervalo de 10−5 eV a 1015 eV, interação próton-fóton gerando

píons carregados (pµ → Ã± → µ± → e±, curva amarela) observada de 10−1 eV a 1015

eV , produção de píons neutros a partir da interação próton-fóton (pµ → Ã0 → µµ,

curva pontilhada roxa) observada no intervalo de 1011 eV a 1016 eV, interação próton-

próton gerando píons neutros (pp → Ã0 → µµ, linha tracejada azul escura) observada

no intervalo de 1011 eV a 1015 eV, emissão síncrotron de prótons representada pela linha

preta, e interações próton-fóton e próton-próton gerando neutrinos de todos os sabores

representadas pelas linhas rosa-claro e bordô, respectivamente, no intervalo de 1011 eV a

1016 eV.

A partir da Figura 30 nota-se que os dados observados podem ser explicados

puramente pelo modelo leptônico SSC. Entretanto, na região do espectro entre 108 e

1011 eV podemos ter uma contribuição da interação de fótons provenientes da radiação

síncrotron com prótons e elétrons/pósitrons relativísticos secundários via espalhamento

Compton inverso. Estas partículas secundárias seriam produzidas pela interação de uma

população de prótons no blob com campo de radiação.

7.2 1ES 1959+650

7.2.1 Modelagem Leptônica

7.2.1.1 Modelagem SSC

Analogamente à fonte anterior, a Figura 29 mostra a modelagem via processo físico

SSC, considerando a presença da galáxia hospedeira (pico de emissão em aproximadamente

1015 Hz), para a fonte 1ES 1959+650. A presença da galáxia hospedeira implica na

existência de algum fenômeno envolvendo, por exemplo, o toro de poeira gerando o pico

de radiação na faixa de frequência do óptico. De acordo com a figura, podemos classificar

a fonte como sendo uma EHBL por seu pico sincrotrônico (∼ 1018 Hz) estar com uma

frequência > 1016 Hz. O segundo pico representado pela emissão em altas energias pode

ser bem explicado através do espalhamento Compton inverso.

A Figura 31 mostra o corner plot obtido pelo ajuste MCMC. Os parâmetros

ajustados são compatíveis aos encontrados na literatura [118] (vide Tabela 6). Além disso,

podemos observar que a modelagem descreve muito bem os dados observados em múltiplos

comprimentos de onda.

Ao observar a barra de resíduos vista na figura 29 pode-se ver que o maior valor

dos resíduos (para valores superiores a 1012 Hz) foi de 8, 95, enquanto o menor valor
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Figura 29 – Modelagem SSC para a fonte 1ES 1959+650. Fonte: Autor.
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Figura 30 – Modelagem Lepto-Hadrônica para a fonte 1ES 0414+009, usando em conjunto o JetSeT e o AM3. Fonte: Autor.
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encontrado foi de −13, 62, tendo por fim sua média como 1, 86. Da mesma forma que foi

visto na fonte anterior, obtivemos valores em média próximos de 0, trazendo assim uma

maior confiança na modelagem apresentada. As energias mínima, de quebra e máxima de

elétrons e pósitrons na fonte podem ser observadas na Tabela 9.

Tabela 6 – Dados do ajuste referente a modelagem SSC para a fonte 1ES 1959+650.

Parâmetros SSC/[118] SSC/Obtidos

µmin 7 × 102 2.78 × 102

µmax 106 − 7 × 106 1.34 × 106

¶ 40-60 50
B (G) 0.10 - 0.25 5.076 × 10−2

R (cm) 7 × 1014 − 7 × 1015 7.20 × 1015

N (cm−3) — 38.79
µbreak — 1.019 × 103

p — 1.670
p1 — 2.576

RH (cm) — 1.00 × 1017

NH — 0.1
Beam. Obj. — 2.649 × 101

zcosm — 4.8 × 10−2

Energia (Mev) SSC/Obtidos SSC/[118]

Emin 1, 420 × 102 3, 577 × 102

Ebreak 5, 207 × 102 -
Emax 6, 847 × 105 5, 110 × 105 − 3, 577 × 106

Tabela 7 – Energia, mínima, de quebra e máxima da fonte 1ES 1959+650.

Observando a Tabela 6 é possível notar que os valores de campo magnético e raio

da região de emissão de radiação, obtidos neste trabalho, são ligeiramente superiores aos

encontrados na literatura [118]. Novamente, vale ressaltar que a distribuição de elétrons e

pósitrons na fonte difere da literatura apresentada.

7.2.2 Modelagem Lepto-Hadrônica

A Figura 33 similarmente a Figura 30 representa a distribuição de energia espectral

em múltiplos comprimentos de onda da fonte 1ES 1959+650, considerando uma modelagem

lepto-hadrônica com galáxia hospedeira. Representados pelas linhas azul-escura e vermelha,

temos a distribuição de energia espectral da fonte, distribuição essa vinda a partir dos

dados analisados pelo JetSeT. Os marcadores representam os dados observacionais de

múltiplos instrumentos e catálogos, incluindo BeppoSAX, VERITAS, Fermi-LAT e outros,

abrangendo frequências desde rádio a raios gama.

As curvas ilustram contribuições de vários processos de radiação modelados usando

uma estrutura lepto-hadrônica: produção de pares Bethe-Heitler (pµ → pe+e−, curvas

azul-claro) observada de 10−3 eV a 1016 eV , produção de par elétron-pósitron (µµ → e+e−,
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Figura 31 – Corner plot, via modelagem SSC com presença da galáxia hospedeira, para a fonte 1ES 1959+650. Fonte: Autor.
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curva verde) observada no intervalo de 10−3 eV a ∼ 1017 eV, interação próton-fóton

gerando píons carregados (pµ → Ã± → µ± → e±, curva amarela) observada de 10−1 eV a

∼ 1017 eV , produção de píons neutros a partir da interação próton-fóton (pµ → Ã0 → µµ,

curva pontilhada roxa) observada no intervalo de 1010 eV a ∼ 1017 eV, interação próton-

próton gerando píons neutros (pp → Ã0 → µµ, linha tracejada azul escura) observada no

intervalo de 109 eV a ∼ 1017 eV, emissão síncrotron de prótons representada pela linha

preta, e interações próton-fóton e próton-próton gerando neutrinos de todos os sabores

representadas pelas linhas rosa-claro e bordô, respectivamente, no intervalo de 1011 eV

a 1017 eV. Através da Figura 33 observa-se uma significativa contribuição de interações

do tipo Bethe-Heitler para explicar a região do espectro na faixa entre 1012 eV e 1014 eV,

região de raios gama altamente energéticos.

7.3 1ES 2344+514

7.3.1 Modelagem Leptônica

7.3.1.1 Modelagem SSC

Similarmente à fonte 1ES 1959+650, a Figura 32 mostra a modelagem via processo

físico SSC, considerando a presença da galáxia hospedeira (pico de emissão em aproxima-

damente 1017 Hz), para a fonte 1ES 2344+514, a qual é classificada como EHBL, como foi

observado em [130, 129]. A Figura 34 mostra o corner plot obtido pelo ajuste MCMC. Os

parâmetros ajustados são compatíveis aos encontrados na literatura [178] (vide Tabela 8),

mesmo a distribuição de elétrons e pósitrons sendo diferentes (distribuição do tipo lei de

potência quebrada neste trabalho e simples lei de potência em [178]).

Na figura 32 é possível observar uma maior variação dos valores do que foi apresen-

tado nas outras fontes. Foi visto que o maior valor observado dos resíduos (para valores

maiores que 1012 Hz) foi de 7, 93, enquanto o menor valor apresentado foi de −4, 69 e

sua média foi de 2, 36. Apresentando assim a maior diferença entre modelo teórico e

dados observados de todas as fontes até aqui estudadas. Todavia, em geral, a modelagem

descreve muito bem os dados observados em múltiplos comprimentos de onda.

Dada a Eq. (7.3) gerou-se também a tabela com os dados da energia mínima, de

quebra e máxima da distribuição não térmica de elétrons e pósitrons da região de produção

e emissão de radiação.

7.3.2 Modelagem Lepto-Hadrônica

Por fim a Figura 35 representa a distribuição de energia espectral em múltiplos

comprimentos de onda da fonte 1ES 2344+514, considerando uma modelagem lepto-

hadrônica com galáxia hospedeira. Representados pelas linhas azul-escura e vermelha,
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Figura 32 – Modelagem SSC para a fonte 1ES 2344+514. Fonte: Autor.

Tabela 8 – Dados do ajuste referente a modelagem SSC para a fonte 1ES 2344+514.

Parâmetros SSC/[178] SSC/Obtidos

µmin 3 × 103 3.98 × 102

µmax 3 × 106 3.50 × 106

¶ 30 35.7
B (G) 0.02 0.0119
R (cm) 1 × 1016 1.42 × 1016

N (cm−3) — 9.222
µbreak — 9.461 × 104

p1 — 3.282
RH (cm) — 1.00 × 1017

NH — 0.1
Beam. Obj. — 3.575 × 101

zcosm — 4.400 × 10−2
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Energia (Mev) SSC/Obtidos SSC/[178]

Emin 2, 033 × 102 1, 513 × 103

Ebreak 4, 834 × 104 -
Emax 1, 788 × 106 1, 533 × 106

Tabela 9 – Energia, mínima, de quebra e máxima da fonte 1ES 2344+514
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Figura 33 – Modelagem Lepto-Hadrônica para a fonte 1ES 1959+650, usando em conjunto o JetSeT e o AM3. Fonte: Autor.
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Figura 34 – Corner plot, via modelagem SSC, para a fonte 1ES 2344+514. Fonte: Autor.
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temos o espectro de energia vindo a partir dos dados analisados pelo JetSeT. Os marcadores

representam os dados observacionais de múltiplos instrumentos e catálogos, incluindo

BeppoSAX, VERITAS, Fermi-LAT e outros, abrangendo frequências de rádio a raios

gama.

Para a fonte 1ES 2344+514 temos as seguintes interações: produção de pares Bethe-

Heitler (pµ → pe+e−, curvas azul-claro) observada de 10−2 eV a ∼ 1015 eV, produção de

par elétron-pósitron (µµ → e+e−, curva verde) observada no intervalo de ∼ 10−2 a ∼ 1015

eV, interação próton-fóton gerando píons carregados (pµ → Ã± → µ± → e±, curva

amarela) observada de 101 eV a ∼ 1016 eV, produção de píons neutros a partir da interação

próton-fóton (pµ → Ã0 → µµ, curva pontilhada roxa) observada no intervalo de 1011 eV a

1017 eV, interação próton-próton gerando píons neutros (pp → Ã0 → µµ, linha tracejada

azul escura) observada no intervalo de ∼ 109 eV a 1017 eV, emissão síncrotron de prótons

representada pela linha preta, e interações próton-fóton e próton-próton gerando neutrinos

de todos os sabores representadas pelas linhas rosa-claro e bordô, respectivamente, no

intervalo de 1011 eV a 1017 eV e de 109 eV a 1017 eV.

Para esta fonte, podemos observar que os dados em múltiplos comprimentos de

onda são descritos puramente por interações leptônicas e não hadrônicas. Entretanto,

é possível observar pequenas contribuições de interações de Bethe-Heitler próximo ao

pico síncrotron ∼ 104 Hz, onde os elétrons e pósitrons secundários produzidos podem

interagir com campo magnético produzindo fótons síncrotrons. Em relação à distribuição

de neutrinos produzidos por interações próton-próton (linha bordô), esta possui uma

maior largura e amplitude que as demais fontes, podendo assim ser observados neutrinos

produzidos a energias mais baixas (até ∼ 109 eV), bem como mais altas (até ∼ 1017 eV).

Em suma, a modelagem SSC mostrou-se suficiente para descrever o espectro de

energia dos três blazares, com ajustes consistentes aos dados observados desde ondas de

rádio até raios gama. A semelhança entre os parâmetros físicos obtidos (como B,R e Ä) e

os valores apresentados na literatura ( [98] e [118]) mostra que a modelagem de uma única

zona de emissão descreve muito bem as fontes HSP. A introdução de processos hadrônicos

pelo AM3 permitiu explorar as interações próton-fóton (pµ) e próton-próton (pp) e sua

contribuição para a emissão em TeV. Para 1ES 0414+009 (Figura 30), a produção de píons

neutros (Ã0 → µµ) e pares e± (via Bethe-Heitler) mostrou-se relevante para explicar o

excesso de fluxo em altas energias, embora com incertezas significativas devido à escassez

de dados espectrais precisos acima de 10 TeV.
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Figura 35 – Modelagem Lepto-Hadrônica para a fonte 1ES 2344+514, usando em conjunto o JetSeT e o AM3. Fonte: Autor.
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8 Conclusão

As AGNs apresentam uma emissão de energia da região central que não pode ser

explicada como sendo gerada unicamente em estrelas. A energia emitida por uma AGN é

gerada por meio da transformação da energia potencial gravitacional de matéria que é

acretada a um Buraco Negro Supermassivo através de um Disco de Acreção. Dentre as

subclasses de AGNs, temos os blazares, que apresentam jatos relativísticos, que emanam

do núcleo, ao longo da linha de visada. Os blazares dominam o céu extragalático na região

de altíssimas energias. A distribuição de energia espectral de blazares mostra tipicamente

duas componentes, uma devido à radiação síncrotron de elétrons relativísticos, e outra

que pode ser devido ao espalhamento Compton inverso de elétrons no jato relativístico, ao

decaimento de píons neutros provenientes de interações hadrônicas, ou uma combinação

de ambos os processos.

A interpretação dos dados coletados de blazares por diferentes instrumentos de

detecção de radiação eletromagnética é realizada por meio de modelagem computacional

assumindo diferentes cenários de produção de radiação na fonte, a qual nos permite obter

a distribuição de energia espectral da fonte astrofísica desde ondas de rádio até raios

gama. Esta abordagem de modelagem oferece uma perspectiva promissora para estudar os

mecanismos de aceleração astrofísica e, finalmente, identificar as fontes de raios cósmicos

ultra-energéticos, gama e neutrinos.

Neste trabalho investigamos a distribuição de energia espectral dos blazares 1ES

0414+009, 1ES 2344+514 e 1ES 1959+650, os quais foram detectados em raios gama

altamente energéticos (faixa de TeV) por telescópios de imageamento da radiação Cherenkov

na atmosfera, situados na superfície terrestre, com o objetivo de compreender os mecanismos

físicos de produção de radiação não térmica em jatos relativísticos, bem como os mecanismos

de aceleração não térmica de partículas. Como resultado, temos que o fluxo médio desses

objetos astrofísicos em múltiplos comprimentos de onda pode ser descrito pelo processo físico

SSC (Synchrotron Self-Compton), onde elétrons e pósitrons relativísticos, presentes em uma

região esférica do jato, interagem com o campo magnético que permeia o jato, produzindo

radiação síncrotron, com pico de emissão no óptico-UV. Esta radiação é espalhada a altas

energias (faixa de raios gama altamente energéticos) pela mesma população de elétrons

relativísticos que a originou através do processo Compton inverso.

A partir da investigação da distribuição de energia espectral, foi possível desenvolver

a modelagem lepto-hadrônica que, por sua vez, nos permitiu apresentar melhores resultados

na banda de mais alta energia. Foi visto que, para as fontes 1ES 0414+009 e 1959+650,

a interação de Bethe-Heitler é a principal responsável pela geração de raios gama até
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1013 eV, i.e., os pares elétron-pósitron gerados podem interagir com outros fótons do

ambiente via espalhamento Compton inverso, no qual os elétrons relativísticos transferem

energia para fótons de menor energia, impulsionando-os para o regime de raios gama

altamente energéticos. Já para a fonte 1ES 2344+514 não foram obtidas interações de

Bethe-Heitler suficientemente fortes para tirarmos conclusões plausíveis dessa fonte. Foi

obtido, juntamente com a modelagem lepto-hadrônica, o provável fluxo de neutrinos que

possa ser observado de cada fonte; contudo, até o momento, não tivemos menção de

neutrinos vindos dessas fontes pelo observatório de neutrinos IceCube.
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