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ANEXO B

Discos de acrecao de materia
geometricamente finos

B.1 Formacao de um disco de acrecéao

Consideremos um sistema binario formado por unralastormal e um buraco
negro. Se a distancia entre ambos for relativampatpiena entdo estamos perante
aquilo a que chamamos um binério proximo. Algumaénea da estrela pode transitar
para a esfera de influéncia do buraco negro, pahtiente se esta tiver atingido a sua
fase de gigante vermelha.

A matéria que flui da estrela normal para o buraegro tem um consideréavel
momento angular, o que previne a queda livre desgéria em direccdo ao horizonte
de acontecimentos, e portanto ndo deverd ocorrecd@e esférica. Este argumento é
particularmente valido quando o momento angularpodade de massa excege, r
onder, € a orbita circular estavel mais interior (e.gaf@lo & Teukolsky 1983). Nestas
circunstancias a forca centrifuga é comparavet@afgravitica e a matéria é obrigada a
efectuar érbitas em torno do buraco negro.

Ao descreverem essas Orbitas as particulas colelgne si libertando energia
cinética e energia interna. Como 0 momento angulatido as particulas acabam por
descrever Orbitas circulares pois estas sdo ata®rde menor energia para um dado
valor de momento angular. Por outro lado as pdacacabam por cair para um plano
orbital comum pois orbitas circulares com diversadinacdes fomentam as colisbes
entre particulas. Forma-se assim um disco de armedmatéria em torno do buraco
negro.

Se colocarmos uma particula numa Orbita circular termo de um corpo
gravitante ela ficard nessa Orbita. A extraccicedergia e momento angular dessa
particula requer um movimento radial descendente.

A energia radiada por unidade de massa desdefarfgedo disco até ao horizonte

de acontecimentos é igual a energia de ligacaadtgcanal, por unidade de massa, da
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oOrbita circular estavel mais interior. No caso de lburaco negro de Schwarzschild a
energia radiada corresponde a 5.72% da massa tileufza(Seccao 1.2.4). No caso de
um buraco negro de Kerr a eficiéncia do processapérior, podendo ir até aos 42% se
0 buraco negro for extremo e o disco rodar no mesemiido. Estamos a supor que
pouca ou nenhuma energia € radiada entmde se situa o limite interior do disco, e o
horizonte de acontecimentos.

Os valores apresentados anteriormente revelam exdacrde matéria por um
buraco negro como um processo muito eficiente dwerter massa em radiagdo. No
entanto esta conversdo sO €& possivel se existiramlefamente mecanismos,
igualmente eficientes, que transportem o momengoilanda particula para o exterior.
Em meios gasosos, como sdo os discos de acreg&s, mecanismos assentam numa
redistribuicdo de momento angular entre particylassibilitando a queda de algumas
delas em direc¢éo ao interior a custa de outrasguieslocam mais para o exterior. A
identificacdo e descricdo detalhada desses meoasidm redistribuicdo esta longe de
ser trivial. As hipoteses mais plausiveis assentemviscosidade turbulenta e na

presenca de campos magnéticos.

B.2 Dinamica geral do disco

Vamos considerar apenas discos Keplerianos, oy dseos cuja massa nao
contribui significativamente para o campo gravi(lea. Shapiro & Teukolsky 1983). A

velocidade orbital das particulas de gas no distadé por:

v __do
r dr

onded é o potencial gravitico Newtoniano devido a madsdo buraco negro. Temos

entao:
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ao que corresponde a velocidade angular:

0= /Gr_';" (B.1)

Uma vez quew =(r) concluimos que a rotagdo do disco deve ser difelen

(com as partes mais interiores a rodarem mais siegr® que devera existir uma taxa

de shearind\ ndo nula (Pringle 1981):

A friccdo entre particulas de gas pertencentes &s aadjacentes resulta na
dissipacdo de energia, do movimento do fluido, adiorma de calor que é depois
radiado para longe. Como a Unica fonte de enemgponsavel pelo movimento é o
potencial gravitacional, da massa central, entgasodevera cair sucessivamente para
dentro do po¢o de potencial. Além desta viscosidadsdecular existem outros
mecanismos que conduzem ao mesmo resultado deouma ais eficiente.

Embora o movimento das particulas de gas no dis{@ medominantemente
circular, existe também uma componente na direcgdial. As particulas descrevem
espirais bastante apertadas a medida que se aproxm limite interior do disco.

O maior tempo que o gas permanece do lado de forahatizonte de
acontecimentos e 0 aquecimento a que esta supstmf da acrecao por disco um
processo muito mais energético do que a acrecadasf

A maior parte da radiacdo emitida por um disco de@io € proveniente das
zonas mais interiores. A reposicdo de matéria ecoas zonas mais exteriores pelo
ponto de Lagrangek; (Figura 1.14). Algum deste gas pode abandonamnaribi pelo
ponto de Lagrangré, ou mesmo voltar a estrela normal Lia O resto fica sob a

influéncia do buraco negro passando a fazer pategriante do disco.
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B.3 Viscosidade

Um dos principais problemas na elaboracdo de unréatdos discos de acregéo
reside na descricdo da viscosidade responsaveltpejae que remove o momento
angular para o exterior. A viscosidade governataiesa local do disco bem como a
escala do tempo no qual o disco evolui. Dada us@osidade e um processo radiactivo
podemos construir um modelo de disco de acrecamcérteza esta na natureza e
magnitude dessa viscosidade. Muitas vezes sup@erseo torque é produzido por
viscosidade local de caracter ndo especificadoja roagnitude é avaliada por meras
andlises dimensionais.

O tipo de viscosidade mais simples consiste ng&adentre particulas adjacentes
do fluido que se movem com velocidades distintasbe®ios que este tipo de
viscosidade estia presente nos discos de acrec&opomesmos apresentam uma
rotacao diferencial. E a chamada viscosidade agmianolecular.

Se pensarmos que a escala de qualquer stressih&ricb é a pressgm entao

faz sentido considerar que o stress viscoso € daafmp, onde a € o chamado

parametro adimensional para a viscosidade e cljo pade ir até a ordem da unidade
(e.g. Shakura & Sunyaev 1973). No caso da viscdsidaolecular o valor dex é
pequeno o que significa que este tipo de viscosideah € suficientemente forte para
que se produzam resultados significativos (e.qugRri1981).

Uma forma deo assumir um valor razoavel reside na existénciadriléncia no
disco. Um fluido turbulento é caracterizado pelanfagdo de remoinhos que podem ser
grandes ou pequenos (e.g. Landau & Lifshitz 1988)remoinhos grandes constituem a
estrutura fundamental da turbuléncia. Neles a sidadle é praticamente nula. Por seu
turno os remoinhos pequenos séo auténticos dissgmdia energia que recebem dos
grandes. Nestes a viscosidade ¢é alta. Assim, rmdm@msim fluido turbulento teriamos,

para a viscosidade, a expressao:

Vturb = VturbI turb

ondev,,,, € a velocidade caracteristica dos remoinhos kembes el o tamanho

tur tur

caracteristico dos remoinhos maiores. Atendendou& @ turbuléncia supersonica

desaparece rapidamente a medida que a sua enedigsigada em choques, entao
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esperamos que,,, seja uma velocidade subsonica. Por outro lggodeve ser inferior

a altura do disco. Podemos entdo escrever:

v, . Cah

turb

onde a é a velocidade local do somhea meia altura do disco. Daqui por diante

utilizaremos apenag, com o significado de,, .

Embora a hip6tese do disco turbulento venha resolpeoblema da magnitude da
viscosidade, introduz um novo problema. De facto e#liste nenhuma razéo 6bvia
segundo a qual o disco deva ser turbulento. Oricritle estabilidade de Rayleigh para
discos de acrecao (e.g. Pringle 1981):

%(rzco) >0

€ amplamente satisfeito por muitos potenciaispindo o Kepleriano.

As particulas de gas num disco de acre¢do estédasua movimentos verticais,
radiais e circulares. No caso de um disco fino,c@stamos a considerar, 0 movimento
vertical das particulas é praticamente inexistesgecomparado com o respectivo
movimento radial e este por sua vez é muito pougrfiativo se comparado com o

movimento circular. Isto significa, em termos denponentes da velocidade, que:

Vv, << vV, << V(p

Temos assim que a Unica componente essencial deidagle v, e que a Unica

componente ndo desprezavel do tensor do stresssuiscTe, que neste caso fica (e.g.
Shapiro & Teukolsky 1983):

Tnp :T(pl‘ :n(—q)‘—(p]:‘—ﬂ 3 (BZ)

ou ainda:
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T :—gnw (B.3)

0

onden € o coeficiente da viscosidade dinamica. O elem&gttraduz o transporte da
componenteg do momento angular por unidade de tempo atravégetaunitaria cujo
vector normal fica na direcc¢ap.

O torque entre dois anéis do disco adjacentes@ ad(e.g. Krolik 1999):
G =er(p JrTr dz= 27tr3v26—m (B.4)
? ar

onde estamos a considerar parae para a densidade superficial de matériaos

respectivos valores médios azimutais e verticaofr <0 entdo G<0 (pois é

semprer®vx >0) o que significa que o0 momento angular esta draasferido para o
exterior.

Além da viscosidade usual, foram sugeridos outr@amismos capazes de
explicar o torque, nomeadamente mecanismos baseadosampos magnéticos. A
existéncia de campos magnéticos nos discos dedaceegnuito plausivel, pois, como
estes existem nas estrelas, entdo também devetin paismatéria acretada. Estdo neste
caso mecanismos baseados no stress electromagredticeentos magnetizados e na
chamada instabilidade de Velikhov-Chandrasekhabd&aHawley (e.g. Krolik 1999).

B.4 Densidade superficial de matéria

A distribuicdo de matéria num disco de acrecao pmiedescrita, como é usual,
pela densidade volumicep(r,p ,z)Se o disco for geometricamente fino e
azimutalmente simétrico a distribuicdo de maté@@eénas funcédo da coordenada radial
r. Podemos substituir a densidade volumgcgela densidade superfickl definida

como se segue (e.g. Shapiro & Teukolsky 1983):

h

2(r)= [p(r.2)dz

-h
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ondeh é a meia-altura do disco. No caso de um discq findep praticamente ndo

varia comz, podemos escrever:
2(r) = 2hp (B.5)

A equacéo da continuidade para um disco, onde xitem fontes ou sumidouros

de matéria no seu interior, pode ser escrita casegue (e.g. Krolik 1999):
—=+=—(rzv,)=0 (B.6)

ondev, € a velocidade radial( <0 para movimentos dirigidos para o centro).

Existe também uma equacdo da continuidade parangpante axial do
momento angular. Esta equacdo, que € o analogguigdo de Navier-Stokes, tem a
forma (e.g. Krolik 1999):

%(rﬁm%%%(ﬁimv,)zig—?

(B.7)
ondeG é o momento da forga entre anéis adjacentes. Gexiftir transferéncia de
momento angular entre anéis adjacentes entdo Gefh@s conservacao de momento
angular no anel.

O passo seguinte serd determinar a dependénciarainae >~ . Para isso temos
de escolher um processo responsavel pelo torqumo¥ascolher, por exemplo, a
viscosidade turbulenta pelo q@& sera dado por (B.4). Substituind® em (B.7) e
tomando também a equacdo da continuidade (B.6kmpos determinar a velocidade
radial (e.g. Krolik 1999):

a(r?’vZamj
_ or or

r re gr (rzco)
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Utilizando esta expresséo parapodemos combinar as equacdes da conservacao

da massa (B.6) e da conservacdo do momento an@i@y numa Unica equacao.
Substituindo, nessa equacédo, a velocidade angul@or (B.1) resulta (e.g. Pringle
1981):

orx _30 N
= =Jr
ot rar{ (V )}
A solucéo par&s depende muito da forma de A solucdo geral para um disco
que se estende desde a origem até ao infinito etoogone nulo na origem é (e.g.
Pringle 1981):

(1. t) =12 () ¥ j e Jug_j(%jdx

ondef()\) € uma funcao arbitraria que depende das condin@éasis e J,4, € a funcéo

ordinaria de Bessel de ordem 1/4. Embora ndo sejegtamente este o cenario para um
disco de acregédo em torno de um buraco negro palé@rao algumas conclusdes. Na
Figura B.1 estéo representadas as curvas tipidamdao> para varios instantes.
Verifica-se que a viscosidade tende a espalharsocgatido no disco. Grande
parte da matéria move-se para o interior perdendogéa e momento angular. Alguma
matéria move-se para o exterior de forma a tomaromento angular perdido pela
primeira. Numa situacdo extrema toda a massa @o @isabaria na origem e todo o

momento angular no infinito.

B.5 A altura do disco

Um disco de acrecéo diz-se fino, quando a resge¢theia) altureh é sempre
muito inferior ao raio de qualquer parte do diser, for o raio do limite interior do
disco, que corresponde a ultima 6rbita circulad\edt entdo, num disco fino, é sempre

h<<n. No caso geral € h=h(r). No entanto se a deperé@er ndo for muito
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Figura B.1 - Evolugdo no tempo da densidade superficial denmatge um disco de acregdo, em fungéo
de x=r/§ (adaptado de Pringle 1981).

acentuada podemos considerar ¢ué constante. Num disco fino a temperatura do
mesmo € relativamente baixa. O calor produzido pekss viscoso ndo é armazenado
no disco mas sim radiado com grande eficiénciacr&gio por disco fino devera assim
ser altamente ndo adiabatica.

Se a luminosidade do disco for da ordem do limitéco de Eddingtonl_g, entdo
a forca de pressédo de radiacdo é comparavel adgtevie nesse caso a altura do disco
podera nao ser desprezavel. Quando a luminosidadescb € muito inferior &g entdo
a pressao de radiacdo ndo consegue suportar danmatéto acima do plano do disco.
Temos nesse caso um disco fino.

Consideremos um referencial que acompanhe a valdeidrbital do disco,oy,
para um dado rain. Nesse referencial os atomos de gas tém veloddadatorias, da
ordem da velocidade do som no maidSe atendermos a que a componente vertical da
aceleragéo gravitica é, no caso de um disco fiadagor (e.g. Shapiro & Teukolsky
1983):

4
=——— Comz<<r
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podemos inferir que a altura tipica que um atondeptingir acima do plano do disco,

que é um valor indicativo da altura do disco, éodma (e.g. Krolik 1999):

a
hOr—
v (B.8)

orb

Temos assim que, a relagdo entre a altura do digo raior é, grosso modo,
igual a relacdo entre a velocidade do som no gasespectiva velocidade orbital. O

critério a impor a temperatura para que o disca fa@p é o seguinte (e.g. Krolik 1999):

k_TL <<1

ue® r,

onde u € a massa média por particula de gasT 8éo satisfizer esta relacdo entao

existe a tendéncia para a expansao do disco em,aleixando assim de ser fino. Note-
se que (B.8) permite-nos escrever o stress vig&&) como se segue:

Ty O-pvi e

S

B.6 Estrutura radial

Admitindo que existejualquer coisa responsavel pelo torque, capaz de remover
de forma eficiente o momento angular, vamos cergdraiossa atengdo no caso dos
discos ndo dependentes do tempo.

Como acontece em qualquer sistema dinamico, a@strde um disco de acrecao
é determinada pelas equac¢bes de conservacdo da, massento e energia. No caso
nao dependente do tempo estas adquirem uma fordai@vamente simples. Como
estamos a considerar discos azimutalmente simgtricojas propriedades séo
verticalmente integraveis, a Unica variacdo espdeianteresse é na direccéo radial e a

Gnica componente do momento com interesse é aquelacorresponde a direccdo
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vertical. A conservacao de energia pode ser esuritea equacao separada desde que se
assuma que qualquer calor gerado por dissipagadiado localmente.
Como estamos a considerar um regime ndo dependerieanpo a integracdo da

equacdo da continuidade (B.6) € imediata, condozindma constante:
C=rxv, (B.9)

Verifica-se que esta constante tem as dimensdés &gsseja, corresponde a uma

taxa de acrecdo. Podemos entéo escrever (e.gk H890):

am 2nrzv,
dt

O valor de dM/dt corresponde a massa que atravpssainidade de tempo, um
anel (cilindro) de raio no disco de acrecdo. Este valor ndo depende gapiente de
como fica patente pela equacdo da continuidadestiBuibdo (B.9) na equacdo da

conservagdo do momento angular (B.7) e integraesidgta (e.g. Krolik 1999):

amaf), C
dt 2n 2nr?

=- j W, dz (B.10)

onde W, representa o stress total no disco (soma do s#ieseso com o stress
electromagnético). A constante de integraCadavaliada para um raio onde o stress no
disco seja nulo. No caso de um buraco negro egsé ra De facto o stress € nulo para
r, pois é a partir desse raio que o material ca painterior, afastando-se do disco.

Temos entéo pai@ a expressao (e.g. Krolik 1999):

dM
C=-rolr)—
ofn)

Verifica-se queC corresponde ao fluxo constante de momento angaldisco. O
sinal negativo indica que o0 momento é extraidoiacod Podemos escrever (B.10) na
forma (e.g. Krolik 1999):



Discos de acrecao finos 170

M ofr)

i 2 X(r):—erq,dz

onde o factor de reducéo X(r) é dado por:

X(r)=1-|+ (B.11)

E importante notar que o factor de reducdo € mayiana r=y.

No caso de um stress puramente viscdg € T, ) resulta, com a ajuda de (B.2),

a seguinte relacéo (e.g. Pringle 1981):

ve== My

B.12
3n dt ( )

B.7 Dissipacao de energia no disco

Se assumirmos que o torque responséavel pela remdmdnomento angular é
essencialmente viscoso, entdo a taxa local depdis®d de energia por unidade de

volume é proporcional ao shear local (e.g. KroB®9) podendo ser escrita como:

Tendo ainda em conta a aproximacao do disco findemos integrar a equacao

anterior na vertical. Na pratica isso equivale dtiplicar ambos os membros por 2h.
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Se, alem disso, substituirm@sQ, por Q, onde Q € a taxa de dissipacdo de enesgia p

unidade de area (incluindo as duas faces do digen),
3 2
=2hpv| ——w
Q=210 - S0
Tendo em conta (B.5) vem:
3 2
Q= ZV(—E(») (B.13)

Se atendermos ainda a que, no caso de um poté&epi@riano, o shear é dado

por:
A= ra—w = —§(o
or 2
vem que:
Q=3vA?

Este dltimo resultado ilustra a dependéncia da dexdissipacdo relativamente ao
shear no caso de um torque essencialmente visGodstituindo (B.12) e (B.1) em
(B.13) vem (e.g. Krolik 1999):

3GM dM
=———XIr B.14
Q 4nr® dt () ( )

Este resultado ilustra a simplicidade dos discosatecado ndo dependentes do
tempo. A fonte de maior incerteza, a viscosidadsapareceu. No entanto isso resulta
do facto de estarmos a considerar que € a visawsidaresponsavel pelo fluxo de

matéria.
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A taxa de dissipacdo € maxima quando a primeilaatéx de Q, com respeitaa

se anula. Isso acontece para:
r= % r, = 136,

A taxa de dissipacdo €, portanto, maxima aindasadée ser atingido o limite
interior do disco. De facto ao atingjra dissipacdo deve cair para zero pois nesse ponto

o shear torna-se nulo.

B.8 Luminosidade do disco

Se assumirmos que todo o calor dissipado é radjadque nem sempre se

verifica) entdo a luminosidade total do disco éadaal:

L= J§ Q2nrdr (B.15)

fi

Note-se que a luminosidade de apenas uma das daceésco corresponde a
metade do valor dado por esta expressao. Vamosia(Bl15) para uma seccao anelar

do disco, compreendida entre e r, com r,>r, >>r, (de modo a sét(r)=1).

Obtemos (e.g. Krolik 1999):

3GMdM (1 1
)= 2
1 2

Verifica-se que a energia radiada nesta regido \eZ&s superior a energia
potencial gravitica perdida pela matéria em acregisa mesma regido. De onde vem
essa energia extra? A resposta € simples: trale-sgguma energia potencial gravitica
libertada em seccBes mais interiores do disco eéqtmnsportada para o exterior,

acompanhando a transferéncia de momento angularo @Zofoi referido anteriormente,
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a remocao de momento angular, permitindo a quedalglemas particulas para o
interior, implica um alargamento do disco.
N&o existe contudo qualquer problema quando integsa(B.15) para todo o

disco. Assim, tendo em conta (B.11) obtemos (erglilkK1999):

 -1GMdMm

2 1 dt

Este ultimo resultado levanta uma segunda queBtigue € que a perda total de
calor pelo disco é inferior (6 metade) a perdal tdea energia potencial gravitica?
Acontece que quando a matéria cai definitivamemedeeccdo ao centro, deixando
para tras o limite interior do disco, leva cons&guma energia cinética. Esta energia é
justamente igual a metade da energia do potenceggleiano que fica assim
indisponivel para radiacdo. No entanto, no casendelisco de acregdo para um buraco
negro, 1/2 néo é o factor correcto. Ha que entrar correcgdes relativistas.

O raio para o qual a luminosidade é maxima cormedp@o maximo da funcao

Qr? e tem o valor:

Verifica-se que a parte mais luminosa do disco, @mlse situe na zona mais
interior do mesmo, fica aquém de No gréfico da Figura B.2 estdo representadas as
funcdes Q(r) e L(r). Sdo também indicadas as dmnigbes de algumas regibes para a

luminosidade total do disco.

B.9 Particao do disco

Um disco de acrecdo pode ser dividido em variaag@melares, cada qual com
caracteristicas bem distintas. De acordo com ShakuiSunyaev (1973) temos as

regides:
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FiguraB.2 - Taxa de dissipacéo de energia Q(r), no discoupintade de area e luminosidade G(s
percentagens ilustram as contribuicdes de cadadasiaegides demarcadas para a luminosidade integral
do disco (adaptado Shakura & Sunyaev 1973).

s

a- A pressdo da radiacdo € dominante. Na interaccarimaadiacdo €
dominante a dispersao de electrdes livres.

b- A pressdo do gas € dominante. Na interaccdo masgtiacdo a dispersao

electrénica também desempenha aqui o papel principa

c- A opacidade aqui é determinada pela absorcdo llixe- e outros
mecanismos menos relevantes.

Num disco de acrecdo existem duas regedma regidoc,, bastante estreita,
junto ao limite interior do disco, e ouirg bastante extensa, junto ao limite exterior do
disco. Na regid@, a pressdo da radiacdo é dominante e na regi@@ pressdo do gas
gue domina. Duas regifes do tibdazem a interface entre as regif@es a regiaa.
Esta particdo do disco esta esquematizada na FgBra

Expressdes para a densidade média de energiadad@asuperficial de matéria,
densidade baridnica, velocidade radial, campo ntagné temperatura para cada uma

das diferentes regibes podem encontrar-se em Sh&@unyaev (1973). Analisando
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Figura B.3 - Particao radial do disco de acrecéo (note-se digu € apenas ilustrativa e ndo respeita

qualquer escala)

essas expressdes é notoria, para qualquer umagiass, uma fraca dependéncia da
espessura do disco em relac@o a eficiéacdd mecanismo de remocdo de momento
angular. Quanda decresce, a densidade superficial do disco aunnapidamente e a

velocidade radial do movimento das particulas dexanentando a espessura do disco

comoa™° No entanto sea decrescer para valores da ordem de:

o= 10'15(d—Mj2
dt

a espessura do disco sera comparavel ao raio doanékesse caso deixariamos de ter

um disco de acre¢do para termos simplesmente aces{grica.

B.10 Estrutura vertical e temperatura

Existem dois processos que determinam a estruart&cal do disco: difusédo de
calor e balanco entre a forca de gravidade e asgweda radiacdo e/ou do gas.
Atendendo a que estamos a considerar que o mowrwenrtical das particulas de gas é
muito pouco significativo, se comparado com os @e8pos movimentos radial e
orbital, vamos admitir a existéncia de equilibridrbstatico na direccdo vertical. Isto
significa que na direc¢cdo do eixo gradiente de pressdo deve ser completamente

equilibrado pela componente da aceleracdo graviticanal ao plano do discag, . A

equacdo que traduz tal equilibrio é (Shakura & 8amy1973):
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A equagédo que nos d4 a taxa dissipacdo de energlsseo por unidade de area,

ao longo da direcc¢éao vertical, q(z), pode ser sscamo (Shakura & Sunyaev 1973):

1dg_Q
BE—E (B.17)

onde Q, dado por (B.14), corresponde a taxa ddpdig® (total) de energia por

unidade de &rea no disco. Integrando resulta:

onde:

u(z)= [ ola)iz

0

A funcéo q(z) da a taxa de dissipacao de energraumidade de area entre o plano
do disco (z=0) e o ponto z<h, contabilizando pasa ias duas faces do disco. Note-se
que paraz =h temosq=Q.

Se as equacgdes (B.16) e (B.17) juntarmos a equadgdcansferéncia radiativa
(Shakura & Sunyaev 1973):

onde & é a densidade de energimgé a opacidade p a densidade de matéria; entdo
temos um sistema fechado de equacdes , cuja salie¢g@onina a distribuicéo vertical
das vérias quantidades fisicas no disco.

Nas regides e b, a opacidade é dominada pela dispersédo electrid&sse caso

o estado termodindmico do gas pode ser descritoguatguer ponto e em qualquer
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instante, por apenas dois parametros: temperatdengdade. Vamos supor também
que o disco é bastante opaco e que, portanto, desyzeratura central € muito
superior a sua temperatura superfidialNo cenario criado por estas duas suposicdes é

possivel derivar a seguinte expresséo para a tewnpei(Shakura & Sunyaev 1973):

1/4

T(u)= T{l— {gﬂ (B.18)

A curva caracteristica para a variacdo da temperatascrita por (B.18) esta
representada na Figura B.4. Note-se que a tempenado varia muito quan@oi << X.
A estrutura do disco pode assim ser caracterizadaipa temperatura centrdl que
depende apenas da coordenada radsgndo a dependéncia zignorada. Contudo, se
0 objectivo for o estudo do espectro de radiacéitidmma partir da superficie do disco,
entdo ndo se pode desprezar a dependéncia @®is o espectro é fortemente

dependente da distribuicdo vertical da densidatketemperatura.

B.11 Espectro emitido

A maior parte da energia € radiada principalmeatéopdo plano central do disco.
Esta radiagdo nédo € acessivel em termos de ob&erdaecta. O espectro de radiagéo
observavel forma-se na superficie do disco. Espeato depende da distancia ao
buraco negro e da distribuicdo de matéria segurpir@endicular ao plano do disco. O
tipo de espectro emitido depende também da zonisdo.

Nas regibes mais exteriores, onde os processcsliwe e livre-ligado (e.g.
Shapiro & Teukolsky 1983) sé@o os principais respuas pela opacidade, forma-se um

espectro Planckiano (Shakura & Sunyaev 1973):

3 3
F(x)=2nh(kTs) Xl Comxz%

¢\l h)e-
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Figura B.4 - Variacao da temperatura do disco ao longo dacatitim funcéo do integral da densidade
Quando u=0 estamos sobre o plano central do dis) € T=T.

A este espectro corresponde um fluxo de energia gad (Shakura & Sunyaev
1973):

Q= I F(x)dx = % bT! (ergcm?s?)

ondeb é a constante da densidade de radiacao.

Na regido intermédia do disco, onde a dispersadtaenson (e.g. Shapiro &
Teukolsky 1983) domina a opacidade, o espectroicdonitbedece, no caso de o disco
poder ser considerado como um meio homogéneo caarframteira abrupta, a seguinte
distribuicdo (Shakura & Sunyaev 1973):

54 X3/2e—><
F(x)=const>/ﬁTS ——

V1-e™*

onden corresponde a densidade barionica local. O fluxerd&gia é, neste caso, dado

por:
Q=18x10"*/nT?*® (ergcm?s?)

Na regido mais interior do disco o processo de Gonigacédo (e.g. Shapiro &
Teukolsky 1983) afecta fortemente a forma do espesmitido. Este obedece a uma

distribuicdo de Wien com (Shakura & Sunyaev 1973):
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Figura B.5 - Espectro local formado na superficie de um diss@crecdo de matéria para um buraco
negro: a) espectro Planckiano (Q=cefié}; b) espectro de radiacdo de um meio homogéneoraajor
contribuicdo vem da dispersdo electrénica (Q=conéT>?9; c) igual ao casd mas com 0 meio
consistindo numa atmosfera isotérmica exponenc@cOnskT>") e d) espectro resultante da
Comptonizacdo (€onskT*). As intensidades estdo normalizadas por formaeaQ@ seja 0 mesmo nos

quatro casos apresentados (adaptado de Shakuray@esul973).

F(x) = constx®e™

Q= %ﬁr)T“ com d(r)<<b

S

Na Figura B.5 indicam-se as curvas correspondeeyarios espectros referidos

anteriormente.

B.12 Espectro integral da radiacao emitida

A distribuicdo espectral da radiagdo emitida naliddde pelo disco obtém-se
integrando o espectro local ao longo de toda arfoedo disco (Shakura & Sunyaev
1973):
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|, = 4nrjE F,[T.()]rar
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onde TEr) é uma funcdo que nos da a temperatura sugeréioi disco em funcédo do
raio. Os valorege e r; correspondem aos limites interior e exterior dscdi Ao
considerar o integral anterior devemos ter em meuéd-, varia consoante a regido do
disco e que Jr) depende da taxa de acrecdo e do parane{®hakura & Sunyaev
1973).

Na Figura B.6 estdo representadas algumas curdasedefuncao de(=hv/(kT)).
Cada curva corresponde a uma dada taxa de acreg@mevalor do parameten. Sao
apresentadas curvas para taxas de acrecdo cdtmalscriticas. A taxa de acrecdo de
matéria diz-se critica quando a perda total degémgrelo disco iguala a Luminosidade
de Eddington:

L, = 1.3><1031Mﬂ (w)

r

Na banda do Optico temos, para uma vasta gama mdicées iniciais, um

espectro da forma (Shakura & Sunyaev 1973):

I _ 167t2r|2h (ﬂ)alavﬂa

v c? h

A luminosidade Optica do disco é entdo dada por:

opt

L, = j |Vdv21028|v|4’3(‘2—'\t/'j (W) (B.19)

optico

Para um buraco negro de 10 de esperar uma luminosidade semelhante a do
Sol mesmo que a taxa de acrecéo seja tdo baixaoql@HM and®. No entanto, nesse
caso, ndo seria facil fazer a distincdo entre @dmmegro e uma estrela normal. A

luminosidade O6ptica devera, regra geral, ser soipexrd valor dado por (B.19) em
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Figura B.6 - A radiacao integral do disco para diferentes esata taxa de acrecdo e do parametro
(adaptado de Shakura & Sunyaev 1973).

virtude da reemissao, na banda do visivel, porepdais regides mais periféricas do
disco das radiacdes mais energéticas provenieaegahas mais interiores do disco
(Shakura & Sunyaev 1973).



