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Resumo

Este trabalho investiga as taxas de acrecdo e a emissdo das ondas gravitacionais
produzidas quando um buraco negro supermassivo (BNSM) secundério espirala em
direcdo a um primério, imersos em um disco gasoso circumprimario. Para este es-
tudo, foram utilizadas simulagdes SPH (Smoothed Particle Hydrodynamics), execu-
tadas com o cédigo 3D PHANTOM. Estendemos investigages anteriores de discos
de acrecdo situados no mesmo plano de um sistema binario para o caso de sistemas
discos-binarias desalinhados. Nossos modelos numéricos concentram-se em um disco
geometricamente fino com angulos de inclinacdo variando de 1 a 180 graus e uma
binéria supermassiva com razao de massa da ordem de q = 1073. Encontramos que
discos gasosos com pequenas inclinagoes (< 10 graus) produziram um aumento em
luminosidade excedendo o limite de Eddington. Por outro lado, discos com inclina-
¢oes entre 20 e 30 graus mostraram picos menos pronunciados nas taxas de acregao
de massa, enquanto discos com 180 graus nao mostraram nenhum pico nas taxas de
acrecao, como previsto analiticamente por trabalhos anteriores. Com os resultados
das estimativas das taxas de acrecao, mostramos a possibilidade de contrapartidas
eletromagnéticas precedendo o sinal das ondas gravitacionais emitido nos estagios
finais do decaimento orbital da binaria de buracos negros supermassivos. A assi-
natura eletromagnética pode ocorrer em menos de 8 dias antes da fusdo final da
bindria. Motivados pelos resultados numéricos, estimamos as taxas de eventos ob-
servaveis por ano pelos detectores espaciais LISA e gLISA, assumindo um cendrio
astrofisico similar ao que foi simulado, com sistemas disco-binaria em diferentes an-
gulos de inclinagdo. Encontramos taxas muito similares para ambos detectores. A
taxa de detecgdo para sistemas desalinhados com pequenos angulos (4, 5, 6 e 10
graus) podem chegar a ~ 2 — 5 eventos por ano com a possibilidade de uma assina-
tura eletromagnética nos tltimos estagios da fusdo. O desalinhamento entre o disco
e a binaria em 20 graus pode produzir ~ 8 — 10 eventos por ano, podendo haver um
possivel sinal eletromagnético (da ordem do limite de Eddington) de acordo com
as simulagdes numéricas hidrodinamicas realizadas previamente. Sistemas disco-
binaria altamente inclinados entre 45 a 135 graus podem produzir taxas de eventos
de ~ 23 — 29 eventos por ano, no entanto, discos de acrecdo com estas inclina-
¢0es podem quebrar ou romper antes da bindria fundir e, portanto, ndo emitirdo
nenhum precursor eletromagnético. As estimativas obtidas neste trabalho prevéem
um numero otimista de eventos esperado para os detectores espaciais LISA /gLISA
com sistemas inclinados em altos dngulos e a possibilidade de um cenario promissor
para a primeira evidéncia de um link entre uma fusdo de BNSMs e uma assina-
tura eletromagnética precursora para sistemas em pequenas inclinacées. As missoes
LISA e gLISA podem contribuir significativamente para a astrofisica, discernindo
os diferentes cendrios evolucionarios que levam para a formagao dos BNSMs.

Palavras-chaves: Buracos Negros Supermassivos, Discos de Acrecdo, Simulacoes
Numéricas, Ondas Gravitacionais



Abstract

This work investigates the accretion rates and the gravitational wave emission pro-
duced when a secondary supermassive black hole spirals toward a primary one, both
embedded in a circumprimary gaseous disc. We use for this study SPH (Smoothed
Particle Hydrodynamics) simulations performed with 3D PHANTOM code. We ex-
tend previous investigations of co-planar accretion discs to the case where the disc
and binary orbital planes are misaligned. We consider a geometrically thin disc
with inclination angles varying from 1 to 180 degrees and a binary with mass ratio
q=10"3. We find that discs with small inclination angles (< 10 degrees) produce
an increase in luminosity exceeding the Eddington limit. By contrast, discs with
inclinations between 20 and 30 degrees show a less pronounced rise in the accretion
rate, whilst discs inclined by 180 degrees show no peak in the mass accretion rate,
as predicted analytically by previous work. The results of estimate of the accretion
rates showed the possibility of electromagnetic counterparts prior to the signal of
gravitational waves emitted in the last stages of orbital decay of the supermassive
black hole binary. The electromagnetic signature may occur about 8 days before the
binary merger. Motivated by numerical results, we estimate the event rates per year
expected by LISA and gLISA detectors, assuming an astrophysical scenario with
disc-binary systems at different inclination angles. We find the event rates very sim-
ilar for both detectors. The detection rate for misaligned disc and SMBH binary
orbital planes at small angles (4, 5, 6 and 10 degrees) yield about ~ 2 —5 yr~! with
the possibility of an electromagnetic signature in the last stages of merger. Misalign-
ment between binaries and gaseous discs at 20 degrees produce roughly ~ 8 — 10
yr~!, with a possible detection of an electromagnetic signal according to previous
hydrodynamics numerical simulations. While highly misaligned disc-binary systems
between 45 to 135 degrees can provide rates of the order of ~ 23 —29 yr—!, however
discs with those inclinations may break or tear before the binary merger and may
emit no electromagnetic precursor. The estimates obtained in this work predict the
optimist number of expected events at high inclinations for space-based detectors
like LISA /gLISA and the possibility of a promising scenario to the first evidence
of a linkage between a SMBH merger and an electromagnetic signal for systems at
small inclinations. These missions may be able to contribute significantly to astro-
physics, discerning the different evolutionary scenarios that lead to the formation

of SMBHSs.

Key-words: Supermassive Black Holes, Accretion Discs, Numerical Simulations,
Gravitational Waves
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Introducao

O modelo de formacao hierarquico sugere que as galdxias podem ter sido formadas
por fusoes subsequentes de galdxias menores e que, hoje, cada galaxia abriga pelo menos
um buraco negro supermassivo (BNSM) em seu ntcleo (REINES et al., 2014). Durante
uma fusao de galaxias, as estrelas que as compoem experimentam as forcas de maré que
tornam-se mais intensas a medida que as duas galaxias se aproximam. A interacdo entre
os buracos negros centrais e o meio estelar oferece diversos mecanismos fisicos que levam

ao processo de coalescéncia do par de objetos compactos.

Os principais mecanismos acreditados para a evolugao de um par de BNSMs sao:
friccdo dindmica, interagao entre a binaria e as estrelas e o gas, e a emissao de ondas gravi-
tacionais. O papel da friccao dindmica nos BNSMs nos centros galécticos é de aproximéa-los
até que eles formem um sistema binario ligado. Depois que a binaria é formada, a prépria
friccao dindmica comega a atuar no decaimento da oOrbita, levando a perda de energia e
de momento angular por meio das interagoes gravitacionais com a matéria circundante
(MAYER et al., 2007).

No entanto, a evolucao da binaria até a fusdo pode ser interrompida pela falta de
estrelas em Orbitas que cruzam os buracos negros. Esse tipo de fendémeno é conhecido como
loss-cone depletion. Nao havendo qualquer outro mecanismo fisico eficaz, o fené6meno loss-
cone depletion causa um aumento no tempo de decaimento da binaria, fazendo com que o
sistema nao evolua a separacoes menores que 1 pc. A dificuldade dos sistemas em alcancar
separacoes da ordem de sub-parsec devido a reducgao de estrelas com érbitas cruzando os

buracos negros é chamado “problema do parsec final” (LODATO et al., 2009).

Algumas evidéncias observacionais tém mostrado um déficit de massa no ntcleo
de galaxias elipticas. Uma possivel explicacao para esse fendmeno é que a massa tenha
sido expelida por meio da interacao da binaria evoluindo em ambientes gasosos. Um
sistema bindrio imerso em gas pode ter sua formacao e evolugao aceleradas até mesmo
superando a barreira do parsec final. Fusoes de galaxias ricas em géas por meio dos torques
gravitacionais, dirigem uma imensa quantidade de gas ao nicleo da galaxia remanescente,
onde hospeda a binaria de BNSMs. Quando esse gas esfria, ele se estabelece em um disco
fino circundando o par de buracos negros ligados. A principio, o disco de acre¢ao tem
uma orientacgao arbitraria com relagdo ao plano orbital do sistema bindrio (HAYASAKI;
SAITO; MINESHIGE, 2013).

O disco de acrecao exerce torques de maré nos dois BNSMs, forcando o decaimento
do semi-eixo maior da sua Orbita e a perda de energia e momento angular do sistema
para o gas externo. Se o gas é eficiente para manter ligado o par de buracos negros em

separagoes da ordem de sub-parsec, quando o torque gravitacional for maior que o torque
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de maré exercido pelo disco de gas, a binaria mantém-se ligada devido a emissao de ondas
gravitacionais até a fusao final. A separacao critica, que delimita a fronteira entre esses
dois regimes, é conhecida como raio de desacoplamento.

Quando a emissao das ondas gravitacionais torna-se um mecanismo dominante
para o decaimento orbital da binaria, a evolugao do sistema passa pelo processo de coa-
lescéncia, que compreende trés fases: espiralacao (inspiral), fusdo e ringdown. A primeira
fase do processo de coalescéncia é estudada por meio da aproximacgao pdés-Newtoniana,
que permite uma descri¢do da evolucdo dinamica do sistema. Em geral, a maior parte do
tempo da evolugao dos buracos negros se concentra neste estagio. No entanto, a medida
que o sistema vai perdendo energia via emissao de ondas gravitacionais, esses buracos
negros vao se aproximando, entrando em um regime chamado plunge, em que o toque dos
dois horizontes de eventos produz uma instabilidade dinamica até comecar a fusdao. As
ondas gravitacionais emitidas nesta fase carregam informacgoes sobre todo o processo alta-
mente dinamico. A fase ringdown é o produto final da fusao do sistema, que é um buraco
negro altamente perturbado produzindo oscilagoes dominadas pelos modos quase-normais
de vibragao (OHME, 2012).

Muitos esforcos tedricos, experimentais e computacionais tém sido feitos para es-
tudar cada mecanismo fisico envolvido na evolugao dos buracos negros. Essas fontes astro-
fisicas estao relacionadas tanto com as assinaturas observacionais deixadas nas galaxias
e nos discos de acrecao, quanto com a radiacao gravitacional, que se tornou uma nova
“janela” de observagao para a Astronomia.

Alguns trabalhos tém investigado possiveis contrapartidas eletromagnéticas dos
BNSMs binarios a fim de confirmar as eventuais fusoes e a fisica da acrecdo. Armitage e
Natarajan (2002) foram os primeiros a estudar os BNSMs binarios usando um modelo 1D.
Em seus resultados, foram encontrados flares super-Eddington na luminosidade da binaria
causada pela rapida acrecao no disco interno. Uma década apds, Baruteau, Ramirez-Ruiz
e Masset (2012a) usaram simulagoes 2D e sugeriram que o gas no disco interno poderia
fluir através de um gap da componente secundaria da bindria por meio de érbitas do
tipo horseshoe voltando para o disco externo, eliminando a possibilidade do aumento na
luminosidade de acregao. Por sua vez, Cerioli, Lodato e Price (2016) usaram simulagoes
3D para mostrar as taxas de acre¢do durante a fusao de BNSMs imersos em discos de
gas, dirigidos pelas ondas gravitacionais. Os autores apresentaram evidéncias do fend-
meno squeezing, causado pela compressao do gas no disco interno, quando a componente
secundaria espirala em direcao a componente primaria, causando um aumento nas taxas
de acrecdo que excedem a taxa de Eddington. Todas as abordagens feitas por Armitage
e Natarajan (2002), Baruteau, Ramirez-Ruiz e Masset (2012b), Cerioli, Lodato e Price
(2016) assumem que os planos orbitais do disco e da binaria sao alinhados.

O aumento nas taxas de acre¢ao proximo a fusao da bindria leva a um aumento

na luminosidade, tornando-se um possivel precursor eletromagnético prévio ao burst da
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radiacao gravitacional emitido pelo processo de coalescéncia. A modelagem tedrica das
possiveis assinaturas eletromagnéticas tem sido justificada para ajudar a encontrar uma
conexao entre sinais da radiacao eletromagnética e a deteccao das ondas gravitacionais.

Um dos trabalhos mais importantes de uma observacao indireta da existéncia das
ondas gravitacionais foi feito por Hulse e Taylor (1975), no qual apresentaram a desco-
berta de um pulsar em um sistema bindario, cujo monitoramento desse sistema indicou
o decaimento do periodo orbital, como previsto pela Relatividade Geral. Embora expe-
rimentos para a deteccao da radiagao gravitacional tenham surgido na década de 1960,
com um trabalho pioneiro desenvolvido por Joseph Weber, nenhuma detecgao direta tinha
acontecido até entao. A deteccao inédita das ondas gravitacionais aconteceu em setembro
de 2015 pelos detectores LIGO (Laser Interferometer Gravitational Wave Observatory) e
foi anunciada em fevereiro de 2016, cem anos apds a sua previsao tedrica.

As primeiras detecgoes diretas (conhecidas como os eventos GW150914 e GW151226)
foram provenientes de buracos negros de massas estelares durante o processo de coalescén-
cia e foram observadas pelos dois observatérios LIGO, localizados nos EUA (ABBOTT et
al., 2016a; ABBOTT et al., 2016b).Uma das detecgoes diretas das ondas gravitacionais foi
um marco para as contrapartidas eletromagnéticas. Essa deteccdo aconteceu em agosto
de 2017 e foi observada tanto pelos detectores LIGO quanto pelo observatorio VIRGO,
que fica localizado na Italia. Além disso, foi a primeira observacao desses detectores de
um sistema binario de estrelas de néutrons e fornece a primeira evidéncia direta de uma
ligacao entre estas fusoes e bursts de raios-y curtos (ABBOTT et al., 2017).

Com as detecgoes diretas da radiagdo gravitacional proveniente dos buracos ne-
gros de massas estelares e eventuais assinaturas eletromagnéticas, outras faixas de massa
dos buracos negros tém sido bastante estudadas, como é o caso dos BNSMs. No entanto,
nao existe na atualidade detectores de ondas gravitacionais capazes de observar buracos
negros com massas tao altas (> 10°M,). Para esses tipos de observagoes serdo necessarios
detectores lancados no espaco, com uma alta sensibilidade, podendo alcangar frequéncias
muito baixas (da ordem de ~ 1073 Hz). Embora ji existam vérios projetos de detecto-
res espaciais, ainda teremos que esperar um longo tempo pelo seu langcamento. Um dos
projetos mais promissores que temos atualmente é o LISA (Laser Interferometer Space
Antenna) (AMARO-SEOANE et al., 2012). No entanto, projetos com conceitos alterna-
tivos também estdo sendo incorporados aos futuros interferometros espaciais, como é o
caso do gLISA (geostationary Laser Interferometer Space Antenna) (TINTO et al., 2013;
TINTO et al., 2015; TINTO; ARAUJO, 2016). Este projeto é um conceito de missao
geoestacionaria complementar a missao LISA, pois prentende atuar em uma banda de
frequéncia intermediaria entre LISA e LIGO.

Nesse contexto, este trabalho busca contribuir de forma significativa tanto na iden-
tificacdo das possiveis contrapartidas eletromagnéticas, quanto para as futuras detecgoes

das ondas gravitacionais de BNSMs em sistemas binarios. Desse modo, os objetivos deste
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trabalho sdo: i) estimar as taxas de acregao de binarias de BNSMs circundadas por discos
de gas inclinados, explorando diferentes &ngulos de inclinacao; ii) estimar a taxa de even-
tos esperada para os detectores espaciais (LISA e gLISA), em um cenario onde os BNSMs
emitam ondas gravitacionais durante sua coalescéncia, imersos em discos de acre¢ao vis-

cosos com diferentes inclinagoes.

Para atingir esses objetivos, dividimos nosso trabalho em duas partes:

e A primeira parte consistiu na realizacao da modelagem numérica, usando o cédigo
3D PHANTOM, para estimar as taxas de acrecao de um disco de gas inclinado
com relagao ao plano orbital da binaria. Adotamos diferentes angulos de inclinagao
(1, 5, 10, 20, 30 e 180 graus) para um disco de acre¢ao circumprimério. A escolha
sobre discos inclinados surgiu a partir dos trabalhos anteriores de Armitage e Na-
tarajan (2002), Baruteau, Ramirez-Ruiz e Masset (2012a) e Cerioli, Lodato e Price
(2016), que modelaram apenas sistemas disco-bindria coplanares. Os resultados en-
contrados mostraram que discos com pequenos angulos de inclina¢ao (< 10 graus)
ainda produzem um aumento em luminosidade excedendo a taxa de Eddington, em
menos de 8 dias antes da fusdao dos BNSMs. Por outro lado, discos com inclina-
¢oes de 20 e 30 graus mostraram picos menos procunciados nas taxas de acregao
e angulos de 180 graus nao apresentaram nenhum pico. Enquanto o trabalho ana-
litico de Lubow, Martin e Nixon (2015) previu que a ineficiéncia dos torques de
maré cai rapidamente com o aumento do dngulo de inclinacao, ndés mostramos que
o efeito chamado “snowplough desalinhado” permanece importante mesmo para an-
gulos maiores que a razao de aspecto do disco H/R (sendo H a espessura e R o raio
do disco). Este resultado serviu de base para dois artigos, o primeiro (PEREIRA
et al.; 2019a) publicado na MNRAS (Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society) e o segundo artigo (PEREIRA et al., 2019b) publicado na Astronomische
Nachrichten.

e A segunda parte desta tese tem o intuito de estimar a taxa de coalescéncia esperada
pelos detectores LISA /gLISA com a possibilidade de uma assinatura eletromagné-
tica antecendo um burst de ondas gravitacionais. Nesta etapa do trabalho, assumi-
mos que os BNSMs sdo formados de sementes primordiais e que crescem devido a
acrecao de matéria e multiplos eventos de fusao, seguindo simulac¢oes cosmologicas
realizadas por Filloux et al. (2010). No entanto, consideramos que estes BNSMs sao
circundados por discos de acre¢do e que esses sistemas (disco-binaria) sdao desali-
nhados devido ao efeito Lense-Thirring (LENSE; THIRRING, 1918; BARDEEN;
PETTERSON, 1975). Assumimos que a origem dos discos inclinados aconteceu a
partir da acrecao de gas aleatoriamente orientada, proveniente de nuvens de gés.
Para o cédlculo das taxas de eventos, inicialmente, fizemos uma estimativa da pro-

babilidade de formagao de discos de acrecao com diferentes angulos de inclinagao,



Introducao 21

encontrando que a chance de discos formarem com até 6 graus é da ordem de 10%,
enquanto inclinagoes em 10 e 20 graus podem variar de 17% a 34%, respectiva-
mente. Com essas estimativas prévias, os resultados para a taxa de fusdo esperada
em sistemas desalinhados em 4, 5, 6 e 10 graus foram de 2 — 5 eventos por ano,
enquanto sistemas inclinados a 20 graus podem produzir até 10 eventos por ano e
sistemas altamente inclinados > 45 graus podem ser esperados até 28 eventos por
ano. Dessa forma, esse cenario pode fornecer a primeira evidéncia de uma conexao
entre uma fusao de binaria de BNSMs e uma possivel contrapartida eletromagnética
para sistemas inclinados a pequenos angulos. Os resultados desta parte do trabalho

servirao de base para um artigo que sera submetido em breve.

Os seguintes capitulos apresentam o desenvolvimento desta tese e foram divididos
da seguinte maneira: no Capitulo 1 apresentaremos os aspectos teéricos e observacionais
da astrofisica de BNSMs isolados e em sistemas binarios; no Capitulo 2 mostraremos os
principais aspectos da fisica de acrecdo, descrevendo as propriedades dos discos de acre-
¢ao e da interagao disco-binaria; no Capitulo 3 descreveremos as principais propriedades
fisicas das ondas gravitacionais e aplicaremos estas propriedades a sistemas binarios em
orbita; no Capitulo 4 apresentaremos o codigo 3D PHANTOM adotado neste trabalho e
descreveremos a teoria do método SPH (Smoothed Particle Hydrodynamics); no Capitulo
5 apresentaremos os resultados numéricos obtidos com o uso do coédigo SPH PHANTOM,
trabalho realizado durante o estagio de doutorado-sanduiche na Universidade de Milao,
sob a supervisao do Prof. Dr. Giuseppe Lodato, bem como as estimativas das taxas de
eventos para os detectores LISA /gLISA; por fim, no tltimo Capitulo apresentaremos nos-

sas consideragoes finais e as perspectivas futuras.
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1 Buracos Negros

Neste capitulo sao apresentados os aspectos tedricos e observacionais da astrofisica
de buracos negros supermassivos (BNSMs) isolados e em sistemas bindrios. Destacaremos
os principais mecanismos fisicos que levam ao processo de coalescéncia de um par de
buracos negros e a influéncia dos parametros massa e spin na evolugao e estrutura dos

discos de acregao.

1.1 Aspectos Gerais sobre os Buracos Negros

De acordo com a Relatividade Geral, um buraco negro é definido como uma sin-
gularidade da métrica do espago-tempo. Da evolucao estelar, sabemos que buracos negros
se formam quando a matéria colapsa, produzindo uma singularidade de curvatura e den-
sidade infinitas. Do ponto de vista matematico, os buracos negros sao objetos astrofisicos
muito simples, j& que sdo descritos por trés pardmetros: massa, spin e carga'. Quando é
considerado apenas o parametro massa de um buraco negro com simetria esférica e sem
rotacdo, a solugao de Schwarzchild o descreve de forma satisfatéria. Um buraco negro
possui uma regiao limite chamada horizonte de eventos, na qual a velocidade de escape é
igual a velocidade da luz. O horizonte de eventos de um buraco negro de Schwarzschild

esta localizado no raio:

2G My,
= 762

Rg : (1.1)

sendo Rg o raio de Schwarzschild, M,, a massa do buraco negro, G' a constante de gravi-
tacao universal e ¢ a velocidade da luz. Um buraco negro de Schwarzschild pode possuir
particulas teste orbitando em torno dele, nesse caso a chamada o6bita circular estavel mais

interna ISCO (Innermost Stable Circular Orbit) esta localizada no raio:

G My,

c2

Risco = 3Rs =6

. (1.2)

No caso de buracos negros com rotagao, a métrica de Kerr descreve a geometria do
espago-tempo proximo dessa massa axissimétrica. O horizonte de eventos de um buraco

negro de Kerr esta localizado na posigao:

G
Ricrr = (Mo + VM2, — (aMy,)?), (1.3)

onde a ¢ o momento angular adimensional e é sempre menor ou igual a um.

L Cabe ressaltar que, neste trabalho ndo trataremos de buracos negros com cargas, ja que eles poderiam

ser rapidamente neutralizados pelo gas ionizado circundante. Abordaremos apenas o parametro massa
e falaremos brevemente sobre a evolucao do spin e sua implicagdo em discos de acregao.
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Para raios grandes, onde a condicdo R > Rg é assumida, o potencial do buraco
negro é aproximado de um potencial Newtoniano. A influéncia gravitacional do buraco

negro nas estrelas que o circundam pode ser definida por meio do raio de influéncia:

GMbn Mbn o -2
Ring1 = ~ 10,8 , 1.4
=5 <108M@> (200kms1> pe (14

esse raio é obtido por meio do potencial gravitacional do buraco negro com a energia

cinética média das estrelas, movimentando-se com uma dispersao de velocidades o.
Acredita-se que a acre¢ao de matéria nos BNSMs é o mecanismo responsavel pela
geracdo dos objetos mais energéticos do Universo: os AGNs (Active Galactic Nuclei) e
quasares. Existe uma forte correlacao entre a formacao e evolugdo de BNSMs e suas
galdxias hospedeiras, que ligam a massa do objeto central com a dindmica da galaxia

(mais especificamente com a dispersdao de velocidades das estrelas). Essa correlagao é
definida por (FERRARESE; MERRITT, 2000):

Mbn oco'ay (15)

sendo a &~ 4. Outra forte relagdo é entre a massa do buraco negro e a massa do bojo da

galdxia (ou, luminosidade do bojo):

My, = 1,4 x 1072 My (1.6)

Muitos trabalhos sugerem essas correlagoes por meio de simulagoes numéricas.
Pacheco (2010) e Filloux et al. (2010) mostraram que sucessivas coalescéncias apds a
fusao de galaxias levam a subsequente formacao de um BNSM, ou ainda de um sistema
binario de BNSMs (MAYER et al., 2007). No processo de fusdo do par de galdxias, ha
uma grande quantidade de gas sujeito a instabilidade dinamica, que pode ocasionar, entre

outros fatores, um acréscimo na massa do buraco negro (SESANA, 2013).

1.2 Coalescéncia de Buracos Negros em Sistemas Binarios

O modelo hierarquico de formagao sugere que as galdxias podem ter sido formadas
por fusoes subsequentes de galaxias menores, e que hoje cada galaxia abriga pelo menos
um BNSM em seu centro. De acordo com alguns resultados numéricos, um sistema binario
formado por um par de BNSMs pode resultar da fusao galactica (MAYER et al., 2007),
como mostrado na Figura 1.

A interacao entre o ambiente (estelar e gasoso) e os buracos negros sugere diversos
mecanismos fisicos que levam ao processo de coalescéncia da binaria. Os principais meca-
nismos acreditados para a evoluc¢ao de um par de BNSMs sao: friccdo dindmica, interacao

entre a bindria e as estrelas (e gas) e a emissao de ondas gravitacionais (ver Figura 2) .
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Figura 1 Simulagoes mostram a fusao entre galaxias com BNSMs. As duas galaxias sao
semelhantes & Via Lactea e os BNSMs centrais possuem 2, 6 x 106 M. Os quatro painéis a
esquerda ilustram a evolucao em larga escala em diferentes tempos. Durante a interacao,
as forcas de maré rompem os discos galacticos e os nicleos gasosos finalmente colapsam
cerca de 5, 12x10° anos, formando um tinico disco nuclear com 3 x 109 M, e um tamanho de
~ 75 pc. O painel acima a direita estd ampliado mostrando o estigio em um ¢ ~ 100 x 10°
anos antes dos dois nucleos terem completamente coalescido e o painel do meio mostra
2 x 10% anos depois da fusdo. Enquanto os painéis abaixo mostram a borda da galdxia
remanescente (esquerda) e visto de cima o sistema binario formado pelos BNSMs (direita).

t = 3.0 Gyr

t = 5.122 Gywr

Edge-On

FONTE: Mayer et al. (2007)

1.2.1 Friccao Dinamica

Durante uma fusao de galdxias, as estrelas que as compoem experimentam as
forgas de maré que tornam-se mais intensas a medida que as duas galaxias se aproximam.
O papel da friccao dindmica nos BNSMs centrais sera de aproxima-los até que eles formem
um sistema binério ligado. Depois que a binaria é formada, a prépria friccao dinamica
comeca atuar no decaimento da oOrbita, seguindo para a perda de momento angular e
energia de movimento dos corpos, por meio das interagoes gravitacionais com a matéria
circundante.

Considerando um buraco negro movendo-se com velocidade v, em um campo de

estrelas de massa m, e velocidade v,, podemos escrever a taxa de variagao da velocidade
do buraco negro por meio da férmula de Chandrasekhar (CHANDRASEKHAR, 1943):

dVin 167m2G? M, m,InA
dt v,

Vin /Ub" f(v*)vfdv*, (1.7)
0
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Figura 2 Escala de tempo como uma fungao do raio da evolugio da separagao de BNSMs
em um processo de fusao de duas galdxias. O mecanismo de friccdo dindmica mantém a
binéria ligada. Quando a separacido do sistema ¢ suficientemente proxima (< 1072 pc), a
perda de energia orbital e momento angular via emissdo de ondas gravitacionais (OGs)
leva para a rapida fusdo, como mostrada pela linha azul.

g 10 ' Loss Cone
g 10 J'
z !
= . Outros Friccao
o il Processos Dinamica
a 10 g
E Decaim Normalizagao
E Orbital Observacional
) OGs ;
I .08
=z 10 5
(9] »
[74] X
L '
4| 7
10 *

107 1 100 1000
RAIO, R (parsec)

FONTE: Adaptado de Backer, Jaffe e Lommen (2004)

sendo InA o logaritmo de Coulomb e representa o logaritmo da razao entre os parametros
de impacto (b) maximo e minimo, e f(v,) é uma fun¢ao distribuicdo que descreve as estre-
las. Essa expressao nos mostra que a aceleragao estd na mesma direcao da velocidade, mas
em sentido oposto, implicando na desaceleragcao da velocidade do buraco negro. Somente
as estrelas movendo-se mais lentamente que a velocidade do buraco negro contribuem
para a for¢a por meio da f(v,). A férmula de Chandrasekhar é igualmente valida para
um sistema quente contendo um espectro de massas estelares diferentes e fornece uma
descricao precisa do arrasto sentido por um objeto orbitando em um sistema estelar.
Considerando buracos negros com diferentes massas no centro de cada sistema gra-
vitacional, durante a fusao galactica, o buraco negro secundario ird em direcao a galaxia
mais massiva. Entao, os dois buracos negros formarao uma binaria ligada no nicleo rela-
xado do sistema estelar recém formado. O tempo de friccao dindmica, ¢, que descreve

esse processo € dado por:

0.3

t ric — .
f 47 G3 My, m,n,InA

A interacao dos buracos negros com as estrelas circundantes produz a friccao di-

(1.8)

namica necessaria para dirigir o movimento espiral em uma escala de tempo da ordem de
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(BEGELMAN; BLANDFORD; REES, 1980):

. 6 x 10° < o ) re \°f M, \' 1.9
ric ° anos, .
! logN  \300kms—'/ \ 100pc) \ 1080

sendo r. o raio do ntcleo estelar que circunda o buraco negro, N o nimero de estrelas

contidas no ntcleo e M, a massa do buraco negro secundario.
Quando a velocidade orbital dos buracos negros alcanga a dispersao de velocidades
do nicleo, o processo de friccdo dinamica torna-se ineficiente. Entao, a correspondente

separacao entre o par de buracos negros é:

G (M, + M,) M, + M, PR
I S el Ve 1.1
A ric o S\ 07, ( 100kms—1> pe: (1.10)

sendo M, a massa do buraco negro primario. O decréscimo da separacao dos dois buracos
negros acontece pela interagdo da binaria com as estrelas préximas a orbita do sistema

binario.

1.2.2 Interacdo do Sistema Binario com Ambientes Estelares e Gasosos

O fornecimento de estrelas disponiveis em encontros de trés corpos com a binéria
¢é conhecido como “loss-cone”, que basicamente estabelece um mecanismo de competicao
entre o encontro de trés corpos (bindria mais estrela) com a fric¢ao dindmica. As estrelas do
“loss-cone” sao ejetadas durante essa interagao pelo mecanismo de slingshot gravitacional,
carregando uma quantidade de energia e momento angular da binaria, ou seja, as estrelas
quando passam na vizinhanga do buraco negro sao capturadas e, entao, ejetadas em
velocidades muito maior. No entanto, no caso de uma distribuicao esférica de estrelas, a
evolugao da bindria até a fusao pode ser interrompida pela falta de estrelas com érbitas que
cruzam os buracos negros. A esse tipo de fenémeno chamamos de “loss-cone depletion”.

O tempo de relaxacao esta relacionado a eficiéncia do processo de coalescéncia.
No caso de niicleos de galdxias mais densos, o reabastecimento do “loss-cone” colisional
pode ser capaz de levar a binaria a fusao em um tempo de Hubble. Por outro lado, em
nucleos galacticos de baixa densidade, o tempo de relaxacao ¢ mais longo que o tempo de
vida do sistema, fazendo que a binaria alcance grandes separacoes e os efeitos da radiacao
gravitacional nao se tornam eficientes. A escala de tempo de decaimento da bindria tg...
como uma funcio da separacio entre as componentes, é tg. = |R/R| (ver Figura 2).

Sem qualquer outro mecanismo fisico eficiente além dos mencionamos acima, o
fendmeno “loss-cone depletion” causa um aumento no t4.., fazendo com que a binaria
nao evolua a separagoes menores que 1 pc. Essa dificuldade dos sistemas alcancarem
separacoes em sub-parsecs, devido a reducao de estrelas em érbitas cruzando os buracos
negros ¢ chamado problema do parsec final (LODATO et al., 2009).
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O déficit de massa no nucleo de galaxias elipticas tem sido justificado pela massa
expelida, por meio da interagao da binaria em coalescéncia com ambientes gasosos. De tal
modo que, o processo de slingshot gravitacional estabelece um papel fundamental para
manter a bindria ligada, embora exista interacao do gas. Um sistema binario imerso em gas
pode ter sua formacao e evolugao orbital aceleradas até mesmo superando a barreira do
parsec final. Fusoes de galaxias ricas em gés por meio dos torques gravitacionais, dirigem
uma imensa quantidade de gas no nucleo da galaxia remanescente, que hospeda a binéria
de BNSMs. Quando esse gés esfria, ele se estabelece em um disco fino circundando o par
de buracos negros ligados. A principio, o disco de acrecao tem uma orientagao arbitraria
com relagao ao plano orbital do sistema binéario, podendo levar ao surgimento de um disco
warp. Isso ocorre ja que a componente de quadrupolo do potencial gravitacional (neste
caso, a bindria) causa a precessao diferencial no disco.

O disco de acrecao exerce torques de maré nos dois BNSMs forcando o decaimento
da separacgao (semi-eixo maior) entre eles e a perda de energia e momento angular do
sistema para o gas externo. Quando o sistema bindrio é composto por buracos negros com
massas diferentes, a componente secundaria da binéria leva ao surgimento de um gap no
disco em torno da componente priméria, dividindo o gas em um disco interno e externo.

Baseada na teoria de migracao planetaria, pode-se definir o tempo de encolhimento,
tene, devido a interacao dindmica com o gas:

bone = M+ My, (1.11)

enc — Md Vs .
sendo M, a massa do disco dentro da orbita da componente secundaria e t, é o tempo
viscoso. Se My < My o encolhimento acontece em uma escala de tempo t,, caso contrario,
o processo torna-se muito lento. Considerando que o gés ¢é eficiente para manter o par de
buracos negros ligado em separacgoes da ordem de sub-parsecs, quando o torque gravita-
cional for maior que o torque de maré exercido pelo disco de gés, a binaria mantém-se
ligada devido a radiacdo gravitacional até a coalescéncia final. A separacao critica que
delimita a fronteira entre esses dois regimes ¢ conhecida como raio de desacoplamento

(ver mais detalhes na Segdo 2.2.3.2).

1.2.3 Emissiao de Ondas Gravitacionais

Quando a emissao de ondas gravitacionais torna-se um efeito dominante para o
decaimento orbital de uma bindria é necessario investigar os diferentes estdgios da coales-
céncia e suas contribui¢es para a dindmica do sistema. A evolugao dos buracos negros
binarios passa pelo processo de coalescéncia, que é marcado por trés fases, classificadas
como: espiralacao (inspiral), fusdo (merger) e ringdown (ver Figura 3).

A fase de espiralagao é descrita analiticamente pela aproximacgao pos-Newtoniana

(PN) que permite uma descricao da evolugdo dindmica do sistema. Mas a medida que
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Figura 3 Forma de onda completa do sinal de OGs de um par de buracos negros coa-
lescendo como uma funcao do tempo. As diferentes técnicas de aproximagoes analiticas
e numéricas e os intervalos de validade sao indicados. A linha ondulada preta ilustra o
regime proximo a fusao (plunge). Enquanto a linha ondulada cinza mostra a fase fusao
(merger), que é descrita pela Relatividade Numérica (NR, Numerical relativity).

¥ v ¥
Inspiral Merger Ringdown
post-Newtonian (PN) theory no analyt. model perturbation theory
Effective-one-body (EOB) Numerical Relativity (NR)

FONTE: Ohme (2012)

o sistema vai perdendo energia via emissao de ondas gravitacionais, essa aproximacao
vai tornando-se imprecisa, necessitando de outro método. Tal método, utilizado quando
aproxima-se o fim da espirala¢do, é o formalismo effective-one-body (EOB), no qual
acrescentam-se parametros livres para utilizar a Relatividade Numérica (OHME, 2012).

O espectro de energia para a fase de espiralagao é dado por (THORNE, 1987):

C;? _ ;w2/3uM2/3f1/3, (1.12)
sendo 1 a massa reduzida e M é a massa total do sistema. Com a evolucao da binaria, a
frequéncia e a amplitude da onda aumentam, fazendo o sistema evoluir mais rapidamente,
o chamado chirp. A medida que a espiralacdo evolui e os buracos negros mantém-se a uma
distancia de R = 6 M, denominada de érbita estdvel mais interna® (ISCO), podemos inferir
a frequéncia do sinal imediatamente antes da fusao, dada na forma (SATHYAPRAKASH;

SCHUTZ, 2009):

20M,
J1sco ~ 220 ( OM®> Hz, (1.13)

sendo M a massa total da binaria. Essa expressao fornece um valor da frequéncia da
ultima orbita estavel circular do sistema, uma vez que a frequéncia de fusao é obtida por
meio de simulacées numéricas.

Com o fim da espiralagdo, os dois buracos negros passam pelo regime plunge,
encontrando-se em uma instabilidade dindmica até comecgar a fusdo. Resultando em uma
fase nao-linear, somente resolvida por métodos da relatividade numérica. No entanto,
cabe ressaltar que para o caso de buracos negros com mesma massa e sem rotacao, toma-
se uma aproximacao analitica para a forma de onda dessa fase (AJITH et al., 2008).

Simulagoes numéricas realizadas por Ajith et al. (2011) pertimiram construir uma familia

2 Nesta secdo, estamos assumindo as quantidades G=c=1.
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de formas de onda analitica para os trés estagios da coalescéncia, resolvendo o problema
da abordagem analitica para a fase da fusao. As ondas gravitacionais emitidas nesta fase
carregam informagoes sobre todo o processo altamente dinamico. O espectro de energia

para este estagio é descrito como:

daf 3 fr’

sendo fr a frequéncia emitida da fase de fusao.

dE 1 2/3
= 2/3MM2/3f— (1.14)

A fase ringdown resulta do produto final da fusdo do sistema, contribuindo para
um buraco negro altamente perturbado produzindo oscilagoes dominadas pelo modo de
vibracdo quase-normal. E no modo fundamental que maior quantidade de energia ¢ emi-
tida. Logo, a contribuicdo de n > 0, torna-se desprezivel em amplitude com relagao ao
modo n = 0. As ondas gravitacionais emitidas dessa fase sdo uma superposicao senoidal
exponencialmente amortecida. Para um amortecimento senoidal, a forma de onda é escrita

CcOomao:

h(t) ~ e/ cos(2m f,t), (1.15)

sendo t o tempo, T o tempo caracteristico de amortecimento da onda e f, a frequéncia
do sinal emitido que esta relacionada com os parametros do buraco negro, massa final do

processo de fusao (M) e spin (a):

1
M
nessa expressao foram adotadas unidades geometrizadas G = ¢ = 1. O espectro de energia
que descreve a forma de onda do sinal ringdown é dada por (FLANAGAN; HUGHES,
1998):

fro [1-0,63(1 = a)*/] (1.16)

dE 1

o S gAML = 1), (1.17)
sendo A a amplitude de perturbacgdo ao iniciar o ringdown, () é um parametro chamado
fator de qualidade que esta associado diretamente ao spin do buraco negro e 6( f— f,.) é uma
funcao delta de Dirac. A radiagdo de um buraco negro excitado é fortemente amortecida,
durando apenas alguns ciclos nesta frequéncia, de modo que infere-se a frequéncia do

buraco negro como (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009):

M, \'
~ 1 H 1.1
fBN 000 <1OM@> z, (1.18)
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sendo M, a massa do buraco negro resultante da fusao. A energia radiada do processo é

dada por:

E, ~ ;A2M2er- (1.19)

A fracdo de massa total do buraco negro remanescente convertida em energia
radiada na fase ringdown, pode ser representada pela eficiéncia de emissao da radiacao
gravitacional (e,4). Essa eficiéncia depende de como ocorreu o mecanismo inicial para
formacao do buraco negro.

Muitos esforgos tedricos, computacionais e experimentais tém sido desenvolvidos
desde a predigao tedrica da existéncia das ondas gravitacionais, feita por Albert Einstein,

em 1916. Mas, somente cem anos depois que houve a detec¢ao inédita da emissao de ondas

gravitacionais (ABBOTT et al., 2016a; ABBOTT et al., 2016b).

Figura 4 GW150914: O painel superior mostra as imagens de cada fase do processo de
coalescéncia dos dois buracos negros e a amplitude da onda gravitacional alcancada du-
rante cada estagio. O painel inferior apresenta a separacao do buraco negro em unidades
do raio de Schwarzschild (Rg = 2GM/c?) e a velocidade relativa efetiva dada pelo para-
metro pés-Newtoniano v/c = (GMxf/c*)'/3 onde M é a massa total do sistema e f ¢ a
frequéncia da onda gravitacional calculada com a relatividade geral.
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FONTE: Abbott et al. (2016a)

A primeira detec¢ao direta (conhecida como GW150914) foi proveniente da coa-
lescéncia de um sistema binario composto por dois buracos negros de massas estelares
(ABBOTT et al., 2016a). Como prevista pela forma de onda da relatividade geral, a evo-

lugao do sistema aconteceu com as orbitas finais da espiralacao levando a fusao da binaria
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com a posterior fase ringdown do buraco negro remanescente como um produto final da
fusao. Sob uma duragao de 0,2 s, o sinal aumentou em frequéncia e amplitude durante 8
ciclos de 35 a 150 Hz, alcancando o maximo da amplitude (ver Figura 4).

Outra deteccao direta da radiacao gravitacional bastante importante ocorreu em
Dezembro de 2015 e também foi detectada pelos observatérios LIGO (ABBOTT et al.,
2016b). O evento GW151226 também foi proveniente de um par de buracos negros de
massas estelares. O sinal durou cerca de 1 s, e foi primeiro detectado no observatério que
fica em Livingston, nos EUA e apds 1,1 ms foi detectado no outro observatério que se
situa em Hanford. Foram detectados 55 ciclos de 35 Hz até alcancar a maxima amplitude
em 450 Hz.

Uma das observagoes direta da radiacao gravitacional foi um marco para as con-
trapartidas eletromagnéticas (ABBOTT et al., 2017). Essa deteccao aconteceu em Agosto
de 2017 e foi observada tanto pelos detectores LIGO (Laser Interferometer Gravitational-
Wave Observatory) quanto pelo observatorio VIRGO, localizado na Italia. Além disso, foi
a primeira observacao desses detectores de um sistema binario de estrelas de néutrons. A
associacao com um burst de raios-y, detectado pelo Fermi-GBM 1,7 s apds a coalescéncia
sugere a hipétese de uma fusdo de estrelas de néutrons e fornece a primeira evidéncia
direta de uma ligacao entre estas fusodes e bursts de raios-y curtos.

Estas observagoes diretas sao um marco para a Astronomia de Ondas Gravitaci-
onais, ja que estao diretamente relacionadas a existéncia de buracos negros no Universo.
Muitos modelos envolvendo a formacgao de buracos negros em sua larga faixa de massa
sao discutidos na atualidade, porém ainda ha muitos problemas em aberto.

A Figura 5 apresenta as diferentes técnicas usadas para a deteccao de ondas gra-
vitacionais e a faixa de frequéncia em que cada detector atua. Os detectores terrestres
sdo interferométricos do “tipo Michelson”, enquanto os espaciais realizam uma “interfe-
rometria digital” com uma técnica chamada TDI (Time Delay Interferometry). A técnica
PTA utiliza uma forma alternativa de deteccao por meio do experimento Pulsar Timing

Array (PTA). Este experimento utiliza o monitoramento de pulsares por radiotelescépios
(HOBBS et al., 2010).

1.2.4 Sistemas Disco-Binaria Desalinhados

Para um sistema binario de BNSMs em uma érbita circular, a interagdo entre o
disco desalinhado e a binaria é semelhante a precessao Lense-Thirring, atuando em um
disco de acregao circundando um unico buraco negro rotacionando (LENSE; THIRRING,
1918; LODATO; PRINGLE, 2007). As interagdes entre disco-bindria desalinhados envol-
vem o efeito adicional do decaimento da inclinacao devido aos efeitos de dissipacao viscosa.
Para um buraco negro primario circundado por um disco inclinado, o fluxo do gas é domi-

nado por torques viscosos. Neste caso, nao se espera uma contrapartida eletromagnética
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Figura 5 Curvas de sensibilidade S}, para as diferentes técnicas usadas na deteccao de
ondas gravitacionais em funcao da frequéncia f da radiagdo emitida pelos diversos tipos
de massa dos buracos negros. Sendo BNE e BNMI, os buracos negros de massa estelar e
de massa intermediaria, respectivamente.
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FONTE: Pereira (2015)

durante a fusao da binaria, em sistemas disco-binéria inclinados.

A interagao da binaria em um ambiente gasoso depende das propriedades do disco.
O raio de desacoplamento, por exemplo, se refere ao raio em que o torque gravitacional
torna-se comparavel ao torque viscoso. Quando a distancia inicial entre os dois buracos
negros ¢ muito maior que o raio de desacoplamento, a binaria pode ser circundada por
um disco circumbinario. Por outro lado, quando a evolugdo é dominada pela emissao de
ondas gravitacionais (isto é, quando a separagdo inicial dos buracos negros é pequena
comparada ao raio de desacoplamento), entdo um disco individual circunda somente o
buraco negro mais massivo.

Para um disco circumbinario, o vetor momento angular do disco nem sempre coin-
cide com aquele da binaria. A orientacao inicial do disco é estabelecida pela distribuicao
de momento angular do gas mais que pelo momento angular da bindria (HAYASAKI;
SAITO; MINESHIGE, 2013).

Lubow, Martin e Nixon (2015) estudaram os efeitos da inclina¢do binaria-disco
sobre torques ressonantes de Lindblad atuando em um disco circumbinério. Os autores
investigaram a ressonancia de Lindblad interna 2:1 (para m = 2) que domina o trunca-
mento de maré de discos coplanares por uma bindria prograde. Para esta ressonancia, os
autores encontraram um rapido descréscimo do torque com o angulo de inclinacao: por
um fator de 2 para 30 graus, por um fator de 20 para 90 graus e nulo com um angulo de

180 graus (caso contra-rotacionando).

Torques viscosos podem dominar sobre torques ressonantes de Lindblad (para m
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= 2) se a bindria esta contra-rotacionando. Eles podem dominar também para angulos de
inclinacdo muito menores, se o disco é suficientemente viscoso. Neste caso, o gas no disco
pode ser capturado pelo secundario imerso no disco circumbinario ou escapando dele.
Em um disco circumsecundario inclinado, os torques de maré enfraquecidos permitem a
transferéncia de massa da componente secundaria para a componente central da binaria.
Os discos inclinados sao esperados ainda para serem mais estendidos do que os discos
coplanares devido ao descréscimo nos torques de maré ressonantes (LUBOW; OGILVIE,
2000; LUBOW; MARTIN; NIXON, 2015).

Neste trabalho, assumimos que o efeito mais importante para o desalinhamento
entre o disco e a binéria é devido ao efeito Bardeen-Petterson (BARDEEN; PETTERSON,
1975). Desde que o vetor momento angular orbital do buraco negro secundério nao coincida
com o spin do buraco negro primario, cujo disco de acrecao esta alinhado com o spin, isto
é, pelo efeito Bardeen-Petterson o disco esta alinhado com o spin da componente primaéria,
resultando em um desalinhamento com o plano orbital da companheira.

Desse modo, para o estudo de sistemas inclinados com o par de buracos negros
decaindo gravitacionalmente pela emissao de ondas gravitacionais, precisamos conhecer
algumas defini¢oes e propriedades fisicas dos discos de acregao viscosos circundando siste-
mas binarios de BNSMs (ver Capitulo 2), bem como compreender a descri¢do mateméatica
e os aspectos fisicos das ondas gravitacionais emitidas durante o decaimento orbital da
binaria (ver Capitulo 3), para que assim possa ser feita uma modelagem numérica, por
meio do codigo SPH PHANTOM, de um disco viscoso, em que o gas é tratado como

particulas pontuais (ver Capitulo 4).
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2 Discos de Acrecao

Neste capitulo, sao descritos os principais aspectos da fisica de acrecao, as propri-
edades dos discos de gas e a interacao entre o disco e um sistema binario. A descricao
fisica dos discos viscosos é fundamental para sua modelagem numérica utilizando codigos
hidrodindmicos, por exemplo, o codigo SPH PHANTOM, que foi empregado neste traba-
lho. Desse modo, é necessario conhecer os parametros essenciais que descrevem a evolugao

e a estrutura dos discos gasosos.

2.1 Teoria Classica de Discos de Acrecao

Um disco de acrecao é um sistema definido como: gas circundando uma estrela ou
um objeto compacto,que se estabelece na forma de um disco plano em rotagdo e acreta

massa ao objeto central pela perda de energia e momento angular.

2.1.1 Aproximacao de Discos Finos

A aproximagao de discos finos considera a quantidade H/R < 1, isso significa
que a escala de comprimento tipica na direcao vertical, ou seja, a espessura do disco
H é muito menor do que a distancia radial R, como representado esquematicamente na
Figura 6. Isso implica que muitas das equacoes sao integradas na direcao vertical, em vez
de lidar com quantidades por unidade de volume!. Nesse trabalho, trataremos em vez
disso quantidades por unidade de superficie, tal como a densidade de superficie, 3.

A condicao de discos finos é assumida em muitos cendrios astrofisicos para estar
em uma faixa de H/R ~ 1072 — 1072 para AGNs e H/R ~ 5 x 1072 — 107! para dis-
cos protoplanetarios e protoestelares. Esta consideragdo em escalas espaciais requer uma
consideracao equivalente em velocidades, implicando que a velocidade do som cg é muito
menor do que a velocidade rotacional v, = vk (sendo vk a velocidade Kepleriana), ou
seja, que a velocidade do fluxo ¢é altamente supersonica. Esta condigao implica que a ve-

locidade radial vg é muito menor do que a velocidade do som e a velocidade rotacional
(LODATO, 2008):

v K g K V- (21)

Além disso, assumimos ainda que a escala de tempo viscosa é muito mais longa

do que as escalas de tempo dinamica e térmica.

I Quando quantidades de 'volume’ sdo necessirias, como a viscosidade, usualmente essas quantidades

sao entendidas como uma medida vertical.
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Figura 6 Representagao esquematica de um disco de gas fino.

FONTE: Cerioli (2015)

2.1.2 Estrutura e Evolucao de Discos de Acrecao

A evolucgao de discos de acrecao é descrita pelas equagoes basicas da dinamica de
fluidos viscosos, que sao a equacgao de continuidade e a equacao de Navier-Stokes. Para
descrever tal sistema consideramos coordenadas cilindricas (R, ¢, z) centrada no objeto e
o disco assimétrico, de modo que todas as varidveis nao dependem no angulo azimutal ¢,
mas sao funcoes do raio R e tempo t2.

A equagao de continuidade para a densidade p de um fluido movendo com uma

velocidade v é:

dp B
n + V. (pv) =0, (2.2)

como mencionamos anteriormente, usaremos a densidade de superficie ¥ ao invés da

densidade de volume p para derivar as equagoes gerais para a estrutura do disco:

SR = [ " (R, 2, )dz, (2.3)

—0o0
a equacao de continuidade, em coordenadas cilindricas, integrada na direcao vertical se-
guindo a aproximagcao de discos de acrecao fino leva a equacao de evolugao no tempo para

a densidade de superficie do disco:

ox. n 10 (

ot  ROR
Assumimos apenas dependéncia como uma fungdo de R e t, uma vez que a dependéncia em z é
desconsiderada depois da integracao vertical pela aproximacao de discos finos.

R¥up) = 0. (2.4)

2
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Para determinar a velocidade v, usaremos a equacao de movimento do fluido,
definida como equagao de Navier-Stokes:
ov

1
E+(V.v)vz—;(VP—V-a)—VCI> (2.5)

sendo que no lado direito da equagao acima, temos as forgas atuando no fluido que sdo as
forcas de pressao, viscosas e a forca gravitacional externa. Em muitos casos, a gravidade

¢ dominada pelo objeto central de massa M, dado pelo potencial:

onde r ¢ o raio esférico, e a forca gravitacional é obtida diretamente da dire¢ao radial:

GM ,

—Vo =— r. (2.7)

r2
No entanto, em alguns casos o disco pode ser massivo suficiente para a contribuicao
do potencial ser nao desprezivel, e entao, podemos adicionar o termo —V® g;s.., onde P y;qco

¢é o potencial gravitacional gerado pelo préprio disco obtido da equacao de Poisson:

V2@ yiseo = 4TGE0(2). (2.8)

O tensor ¢ na equacao (2.5) descreve o efeito de forgas viscosas, e tem um papel
muito importante na dinamica de discos de acre¢ao, uma vez que ele controla a dissipacao

de energia e momento angular do disco, e é escrito da seguinte forma:s:

. 3vi 8vj _ 2

V- V(L‘j + CV . V(sij, (29)

Uij

sendo 7 e ¢ os coeficientes de viscosidade shear e bulk, respectivamente. Sendo n = vp
relacionado a viscosidade cinemética. O tensor ¢ tem somente uma componente que nao

desaparece em um fluxo circular:

ds
dR’

sendo o tensor o proporcional a taxa de deformagao, representada pela quantidade Rd2/dR,

Ory = pVR (2.10)

desaparecendo para fluidos rotacionando rigidamente.

Assumindo que um disco é composto por uma sequéncia de anéis finos, cuja visco-
sidade atua por meio de forgas tangenciais entre dois anéis rotacionando com velocidades
diferentes, que possibilitam a troca de momento angular das partes internas do disco, onde
a velocidade angular é maior para as partes externas onde o movimento é mais lento. O
efeito causado por esta troca de momento angular é que uma pequena quantidade de
particulas de gas sao aceleradas pela troca e movem-se em grandes distancias carregando

momento angular, seguindo a acrecao das partes internas do disco.
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2.1.2.1 Equilibrio Radial

Agora, vamos considerar a componente radial da equagao de Navier-Stokes (2.5) e
desconsiderar termos envolvendo vg e OP/OR. Se o gés é barotrdpico, ou seja, a pressao

depende apenas da densidade, a velocidade do som é definida como:

dP
& =

dp’
encontramos que:

(2.11)

laip—é@r\zé (212)
pOR  pOR R’ '

sendo cg < vk. A relagao resultante representa o balanco entre as forcas centrifuga e de
gravidade:

v:i dd
¢
¢ _ 7 2.1
sendo ® gerado pelo objeto central de massa M:
b GM
— = _ 2.14
dR R? ( )
A velocidade rotacional é dada por:
GM
=k = —— 2.15
Up = Uk R ( )
e a velocidade angular é:
GM

os discos que seguem estas condicoes sao chamados discos Keplerianos.

Devemos considerar ainda que, se a velocidade do som aumenta devido ao aqueci-

mento térmico do disco, os efeitos de pressao podem ter efeitos visiveis, entao escrevendo
a equacao de movimento radial, incluindo termos de pressao, temos:

@ _10p G

R 58R+ R

(2.17)
Mas podemos reescrever a equagao (2.17) assumindo as seguintes condigdes: intro-
duzimos a velocidade do som e consideramos que p oc R™? para obter:

o () a2

VK ’

(2.18)

o segundo termo do lado direito é da ordem de (H/R)? e geralmente é desprezivel para
discos finos.
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2.1.2.2 Estrutura Vertical

Abordaremos a estrutura vertical estudando o equilibrio hidrostatico, para isso
consideramos a componente vertical z da equagao de Navier-Stokes. Uma vez que, a velo-
cidade na direcao vertical é muito pequena, podemos desprezar o lado esquerdo da equacao
(2.5), além disso as forgas viscosas também desaparecem, ja que a tnica componente de
deformagdo estd na direcao R¢. Desse modo, os dois termos que mantém equilibrio sao

as forgas gravitacional e de pressdo. A equagao (2.5) se reduz a:

lob 0%
pOz 0z

Para o caso de discos nao auto-gravitantes, a componente vertical da forga gravi-

(2.19)

tacional é:

o 0Pz GM

9. orR R
sendo r o raio esférico, que para discos finos podemos aproximar r ~ R. Reescrevendo
(2.19), temos:

2=z (2.20)

c50p __GM
p 0z R3

O perfil de densidade vertical é escrito como:

Qi) 22 22
- (CS> 2} = Po€XpP <_2H2 , (2.22)

onde a espessura do disco é definida por:

z=—0%z. (2.21)

p(2) = poexp

H = 2.23
QK Y ( )
e a relacao de aspecto do disco é:
H Cs
- =— 2.24
o (224)

como mencionamos anteriormente, a aproximacao de discos finos é valida quando a relacao
H/R < 1 ou ainda quando a rotagao do disco é altamente supersdnica ¢, < vi-.

No caso quando o perfil de densidade nao é Gaussiano segue a forma:

1

cosh®(z/H,,)’ (2.25)

p(2) = po
sendo H,, a espessura no caso de um disco auto-gravitante e é escrito da seguinte forma:

02

Hy = = 2.2
g WGZ ( 6)
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no entanto, efeitos de auto-gravidade podem ser desprezados se H,, > H correspondendo
a Qc, /TG > 1, ou assumindo a aproximacio My, ~ TR*Y a:
Mdisc ~ H

~ 2 2.2
M RS (227)

2.1.2.3 Conservacao de momento angular

Nesta segao, mostraremos que a componente azimutal da equacao (2.5) representa
a conservagao de momento angular orbital. Assumindo assimetria, as forcas de pressao e
gravitacional nao contribuem nesta dire¢ao. Escrevendo a componente ¢ da equacao de

Navier-Stokes intregada verticalmente, temos:

VRVy 8U¢ 8% 1 8 2

sendo Tgy correspondente a integral sobre a direcao z da componente diferente de zero
do tensor o e é escrita da forma:
0N
Try =VvYR——. 2.29
R (2.29)

Combinando a equagao (2.28) com a equagao da continuidade, encontramos:

) 0 1
at(z:R%) 73 R(RURZRU¢) ———(R*Try), (2.30)

sendo X Rvg o momento angular do gas por unidade de superficie. No caso de uma curva

de rotagao Kepleriana e um tensor deformagao viscoso simples, a equacao (2.30) assume

a forma:
a9 10 10
YR*Q) + ———=(SopQR®) = VI RY), 2.31
sendo 0 = — . Usando a equagao de continuidade (2.4) e a equagao (2.30), encontramos
a velocidade radial:
1 0
= YUR3QY 2.32
Ur = pyreay ar VRS (2:32)
substituindo em (2.4), temos:
0% 10 1 0
-2 7 (swR)| (2.33)

9t ROR | (RXY)OR
essa é uma das equacoes mais relevantes na teoria de discos de acregao, ja que enfatiza a

importancia da viscosidade em dirigir a evolucao do disco, uma vez que se a viscosidade
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é nula (v = 0) o perfil de densidade do disco nao evolui. Quando os efeitos de pressao sao

despreziveis e v4=vx, a componente radial da velocidade é:

o530
= SRV20R
e a densidade de superficie evolui da seguinte forma:

(VS RY?), (2.34)

o 30

8
o e 1/2 ¥ 1/2

2.1.2.4 SolucGes de Estado Estavel

A solucao de estado estavel é a solucao mais simples da equacao da evolugao no
tempo da densidade de superficie do disco. As condig¢oes externas variam em tempos muito
maiores do que o tempo viscoso, de modo que um disco de acregao estavel se estabelece
em uma estrutura de estado estavel.

Devido a assimetria, cada quantidade envolvida por unidade de area pode ser
integrada em ¢, ganhando um fator de 27 e tornando-se uma quantidade por unidade
de intervalo radial. Da equagdo de continuidade, considerando /0t = 0, obtemos que a

quantidade RvgX é constante. Escrevendo assim, a taxa de acrecao fica:

M = —2nRugY¥, (2.36)

que representa um inflow de massa constante através de cada ponto no disco. A equagao
de conservagdo do momento angular (2.30) nos leva a introdugao do fluxo de momento

angular J atravessando um anel do disco, que também ¢ uma quantidade constante:

J = MR*Q + 2mvSR3QY, (2.37)

o termo M R2Q) representa o momento angular transportado por massa por meio de advec-
¢ao e d4 uma contribuicao positiva, o termo 2rvX R3Q’ é negativo, porque contém 9Q/OR
e estd relacionado ao torque viscoso. Reescrevendo a equacdo do fluxo de momento an-
gular para um disco kepleriano, temos que M — J JR*Qg = 3nvX. O fluxo de momento
angular J pode ser deduzido da condicdo de fronteira de torque zero. Isso consiste em
assumir que na parte interna do disco existe uma regiao, chamada "camada limite", onde
a velocidade angular do gas se conecta ao objeto central.

No caso de um buraco negro, a parte interna do disco (R;,) coincide com o raio
da 6rbita circular estével mais interna (R;sco). Uma vez que J é constante, a equacio
J=M (GM Rm)l/ 2 seré sempre valida, e nés obtemos a taxa de acrecao como uma funcao

de R para um disco de estado estavel:

M = 3% (1 — R];Ln) : (2.38)
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2.1.3 Discos de Acrecao Energéticos

Para fornecer acrecao, uma quantidade significante de energia potencial precisa ser
dissipada por forgas viscosas. O torque total exercido pelas forgas viscosas em um anel de

gas de largura AR é dado por:

AR AR oG
G(R— 7) —G(R+ 7) = —ﬁAR, (2.39)
sendo G o torque definido por:
G(R) = —2nR°Tgry = —27v SRV, (2.40)

e entao a poténcia gerada por este torque ¢ dada por:

OR OR

essa relagao nos leva a algumas interpretacoes quanto a perda de energia do anel do disco

_od¢ [a(GQ) - GQ’] : (2.41)

devido a duas contribuicoes diferentes, a primeira delas é o termo da derivada radial de
G2, 0(GN) /IR, relacionada ao transporte de energia devido a viscosidade, pode-se ver
que a contribuicao integrada deste termo em todo o dominio radial do disco desaparece
como GS2 nos limites de [R;,, Row] igual a zero. Enquanto a segunda contribui¢ao vem do
termo G que representa a dissipacao de energia devido a viscosidade. Sabendo disso,
nos podemos escrever a poténcia dissipada por unidade de area do disco:

GSY(R)

D(R) = “orp T V(R (2.42)

para discos keplerianos, a equagado acima ¢ escrita como:

D(R) = Zum? (2.43)

Para obter a poténcia total emitida pelo disco em um estado estavel, integramos

a equagao acima sobre o dominio inteiro do disco gerando a luminosidade integrada:

dR = -
R

2.44

Luises = / " 27rRD(R)dR = /
Rin

©3GMM (R 1GMM
Rin 2R?

de (2.44), temos que a Lg;se, ¢ somente metade da energia potencial perdida pela matéria
acretando e a outra metade tem sido necessaria para manter a rotacao kepleriana do disco

em R;,%. A contribuicdo para a luminosidade do disco vem de toda a energia dissipada,

3 Em outras palavras, do teorema de virial sabemos que a energia total do objeto rotacionando em uma

6rbita kepleriana estavel é —1/2GM /R, de modo que a contribuigdo cinética o mantém no movimento
orbital. A energia restante é dissipada na camada limite, quando o gas finalmente perde a energia
cinética para cair no objeto central. Essa camada limite é esperada para ser tdo luminosa quanto o
disco todo.
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porque em um estado estacionario o disco nao aquece. Assumimos que o disco radia como

um corpo negro e a poténcia emitida por unidade de superficie é:

D(R) = 2055T%, (2.45)

sendo ogp a constante de Stefan-Boltzmann, T a temperatura da superficie do disco e o
fator 2 leva em conta ambos os lados do disco. Uma vez que temos assumido um disco

Kepleriano e estavel, a temperatura possue a seguinte forma:

1/4

- (2.46)

3 GMM ( Rm)

Podemos inferir a partir de (2.46) que a temperatura é independente da viscosi-
dade, tal como D(R) e que para raios grandes, a curva assume a relacao T,(R) oc R™3/4.
A temperatura de superficie apresenta um papel andlogo a temperatura efetiva de uma
estrela. Fazendo uso da férmula de Planck, podemos aproximar o espectro emitido pelo

disco como a soma do espectro de corpo negro dos anéis do disco:

Rext React Qh 3 2 d
F, = B,(T,)2r RdR = ” mhdR , (2.47)
Rin Rin C hl/ _ 1
o l"@BTs(R)]

nesse caso v representa a frequéncia, h é a constante de Planck e ¢ é a velocidade da luz.

Da integral acima, podemos deduzir a forma do espectro:

e para frequéncias baixas hv < kpTs(Rou): 0 espectro é proporcional a F, o« 2,

limite Rayleight-Jeans;

3

e para frequéncias intermedidrias e T,(R) oc R=3/* encontramos F,, & v*/? a relacao

tipica de um disco estavel opticamente espesso;

e para frequéncias altas hv > kgTs(R;,): o espectro decai como e, limite de Wien.

2.1.4 Viscosidade

A viscosidade padrao devido a colisdes entre particulas do gas é incapaz de produzir
acrecao em um tempo adequado para a evolucao do disco. Isso acontece porque a acao da
viscosidade padrao é muito pequena, e a escala de tempo viscosa seria muito grande em
comparagao com a vida do disco de acrecao observada. Considerando um disco Kepleriano,
a velocidade radial é pequena e proporcional a viscosidade, vg ~ v/R. A escala de tempo
tipica para a evolugao viscosa ¢ dada por:

R R?

tVNif\Ji

VR 14

, (2.48)
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outra escala de tempo bastante importante é o tempo dindmico que esta relacionado ao

periodo orbital T,

_ T
tam = Q" = 5 (2.49)
que é o tempo necessario para alcancgar o equilibrio centrifugo e para um disco Kepleriano
torna-se, tg, = (R%/GM)"?. Comparando t, & escala de tempo dindmica ¢4, do disco,

temos:

t,  RQ

tdyn 14

: (2.50)

a razao acima corresponde ao nimero de Reynolds (Re) que é usado na dindmica do gas
para descrever a razao entre as forgas inerciais e viscosas e para diferenciar se o0 movimento
do fluxo é laminar ou turbulento. Dado que o parametro v para a viscosidade colisional é

escrito como:

v = AT, (2.51)

sendo A = 1/(nog,) o livre caminho médio, n é a densidade de ntimero do gés, ., é a
secao de choque colisional e ¥ é a velocidade média das moléculas devido aos movimentos

térmicos, ou seja, a velocidade do som no gas c;.

A densidade de niimero é definida como:

p X
pmy, — Hpmy,’

n =

(2.52)

sendo g ¢ o peso molecular médio e m,, é a massa do préton. Assumindo as quantidades

mencionadas acima, a equagao (2.50) é reescrita da forma:

Ldin MMy R

Assumindo alguns valores para a equacao acima, podemos extrair o tempo viscoso

t, Yoo\ [ H\ 2
Teol ( ) . (2.53)

no caso de um disco de acrecao circundando um buraco negro supermassivo com massa
de My, = 105My, H/R ~ 0,001, 0oy == 2 x 107 %cm?, g = 2, ¥ ~ Mgiseo/ R2:..0, sSendo
Myisco = 1Mg e Rgisco = 10Rg. De modo que temos a escala de tempo viscoso da ordem
de ~ 3 x 10%*s ~ 10'7anos. Esse valor é muito maior do que o tempo de Hubble, isso
nos leva a conclusao que a viscosidade colisional nao é eficiente como uma fonte principal
de movimentos turbulentos em discos de acrecao. Fazendo uma estimativa do niimero de
Reynolds dado os valores mencionados acima encontramos Re ~ 10'3, logo podemos obter
algumas caracteristicas para discos de acrecao, tal como: discos altamente turbulentos,
pois ultrapassam o valor critico de Re (> 103—10%). Podemos esperar que essa viscosidade
turbulenta possa ser muito maior do que a viscosidade molecular fornecendo o transporte

de momento angular no disco.
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Nestas condicoes, a viscosidade pode ser mais alta, porque neste caso o momento
angular é trocado nao por meio de colisoes de moléculas individuais do gas, mas pela
mistura de elementos do fluido movendo em torno do disco devido a turbuléncia. O com-
primento tipico deste movimento pode ser muito maior do que o livre caminho médio
colisional, logo o transporte torna-se mais efetivo.

Na busca pelo entendimento dos mecanismos fisicos por tras da turbuléncia do
gas, e na determinacao dos tamanhos e velocidades de seus redemoinhos formados, po-
demos propor algumas consideragoes, como no caso do tamanho tipico dos redemoinhos
turbulentos ser limitado pela geometria do sistema, uma vez que ele nao pode exceder a
espessura do disco (H) ou a turbuléncia nao pode ser isotrdpica, enquanto a velocidade do
fluxo turbulento é esperada para ser menor que a velocidade do som (v; < ¢;), caso contra-
rio o disco podera nao ser estavel seguindo o desenvolvimento de fortes choques. Seguindo
estas ideias, a parametrizacao da viscosidade do disco segue a prescrigio o« (SHAKURA;
SUNYAEV, 1973):

v = acsH, (2.54)

sendo o < 1.

Quando o fluido torna-se turbulento, movimentos cadticos sao estabelecidos nele,
estes movimentos dao origem a uma transferéncia de momento angular melhorada a me-
dida que a troca ocorre em escalas maiores (mistura de elementos do fluido em torno do
disco) do que as relacionadas a colisdes moleculares. O mecanismo de turbuléncia pode

ser explicado introduzindo flutuagoes a velocidades do fluido:

Estas quantidades de flutuacoes podem ser exploradas de modo que podemos re-
escrever a equacao do momento angular como:
0 1 0 10
— (X Rvy) + —=——=(RugXRvy) = ——— (ZR? (ugu , 2.56
sendo o simbolo () um indicativo de uma média vertical e azimutal. Considerando o caso
de um fluido puramente hidrodindmico, onde somente o campo relevante é o campo de

flutuacao de velocidade e esta contribuicao para o tensor deformagao é:

Trg = —S{urug)=o, (2.57)

essa expressao também é chamada de "Reynolds stress', se existe uma correlagao positiva
entre up e u, 0 termo (2.57) atua como um tipo de tensor deformacao viscoso.
E importante destacar que um alto nimero de Reynolds é necessario, mas nao

¢ uma condicao suficiente para discos tornarem-se turbulentos. Para isso é necessario
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um mecanismo capaz de extrair continuamente energia do movimento médio do gas e
transferi-lo para o movimento turbulento cadtico, se esse nao fosse o caso, o movimento
cadtico decairia em uma escala de tempo viscosa.

Atualmente, dois mecanismos tém sido propostos para explicar a origem da vis-
cosidade turbulenta, que sao MRI (Magneto-Rotational Instability) e a instabilidade gra-
vitacional. O mecanismo MRI requer a presenca de campos magnéticos no disco, onde
as linhas de campo atuariam como molas conectando os diferentes anéis dentro do disco.
A rotacao diferencial esticaria as molas que tentam restaurar o equilibrio minimizando
os anéis internos e acelerando os externos. O MRI pode amplificar pequenas perturba-
¢oes levando a troca muito eficiente de momento angular. Enquanto o mecanismo de
instabilidade gravitacional acontece quando o disco é massivo e torna-se alto gravitante,
causando a formagcao de estruturas espirais, onde o momento angular ¢ dirigido por ondas

de densidades (LODATO, 2008).

2.1.5 Modelo Padriao de Shakura-Sunyaev

Para descrever a estrutura estavel de discos finos sao necessarias algumas equacoes

apresentadas a seguir:

1.
Y
= (2.58)
2. »
R3
H= <G> Cs, (2.59)
> oP
4. T A
pP= ZZCH ZiBT;‘, (2.61)
P
5. _
40'53 4 3 GMpM Rm
5 ¢ = 3. I8 1 7| (2.62)
6.
by
T = KRy, (2.63)
7.
M (1 — ZZ") = 3mvY, (2.64)
8.

v =acsH. (2.65)
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Este conjunto de equagoes possui solugoes algébricas expressas como funcao do raio
R, com a, M e M como parametros, no entanto para este conjunto de equagoes se torna-
rem completamente alto-consistente sdo necessérias prescrigoes para P(p), v(p, T., 2, «, ...)
e kr(p, 1., %, ...).

Shakura e Sunyaev (1973) encontraram solugbes analiticas para o conjunto de
equagoes (2.58 - 2.65), usando uma equacao de estado localmente isotérmica (2.60) para

a viscosidade, enquanto a opacidade é devido a competicao de dois mecanismos:

e interagdo free-free governada pela lei de Kramers:

w1 =0,11pT 7 nem?g (2.66)
com n atomos por unidade de volume.
e espalhamento Thomson:

O'T

K = : (2.67)

Hwmp

sendo op = 6,67 x 10~**cm?

a secao de choque do espalhamento Thomson. O dominio
de um processo sobre o outro depende da densidade e temperatura do gas. Os discos de
acrecao podem ser divididos em trés regioes, ja que cada parte exige diferentes regimes
fisicos. Essas regioes (que definimos aqui, como regioes 1, 2 e 3) sdo delimitadas pelos raios
criticos, Ryqq € Ry,. A regiao 1 se concentra em R < R,.q < Rg,, a pressao de radiagao
domina sobre a pressao do gas e a principal fonte de opacidade ¢é o espalhamento Thomson
em elétrons livres, k5 = 0,4 cm?g™!. A regiao 2 é encontrada em R,,q < R < Rg,, a
pressao do gas domina e a opacidade é dada pelo espalhamento Thomson. A regiao 3 se
concentra em R > Ry, a pressdao do gas domina, mas a principal fonte de opacidade é a
absorcio free-free, dada pela lei de Kramers, k1 = 5 x 1024pT 7/ 2ecm® K™/2g~2.

A aproximacao de disco fino no modelo de disco de estado estavel pode nao ser mais
valida apds o efeito da pressao de radiagdo. Assumindo que o gés caindo para dentro do
disco é completamente ionizado, daremos uma estimativa da luminosidade de Eddington
(Lgaq) equilibrando a gravidade, que atua no centro e o espalhamento Thomson de f6tons
e elétrons que fornece o mecanismo de pressao de radiagao. Se a forca que atua para fora
devido a pressao de radiacao equilibra a atracao gravitacional, nenhum material pode ser
acretado em principio, toda vez que essa condicao for alcancada chamamos de Lggq, ou

seja, a luminosidade de acre¢cao maxima.

Assumindo uma simetria esférica, equilibrando estas duas contribuigoes, temos:

GMmp_ L or
R2  47R?2 ¢’

(2.68)
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entao a Lggq pode ser calculada do balango entre a forca gravitacional e a forga exercida
pela radiacgao:
ArGMm,c M
Lpgg = 2 22M0C 1 35103 2 ergs 1. (2.69)
UT M@

Considerando a luminosidade do disco devido a queda do gas, temos:

L =nMc?, (2.70)

sendo n o parametro de eficiéncia de conversao e M é a taxa em que esse material cai.
Assumindo ainda que no caso do objeto central ser um buraco negro, podemos definir

uma taxa de acrecao critica, como:

Wy = 220205 g 55107 (M> (0’ 1) Mo | (2.71)
nor M, n ) anos

No regime super critico, quando M,.; > M, a aproximacio de disco fino nao é
valida, nestas circunstancias a pressao de radiacao pode causar um outflow de matéria,
fazendo a parte mais interna do disco quase esférica. Por outro lado, a solucao de disco
estével existe somente quando M < M. A solucdo para H do disco onde a pressdo de

radiacao domina é escrita da forma:

3Rs M Rin
H=—"— 1-— , 2.72
477 Mcrit ( R ) ( )

para um disco circundando um buraco negro, a escala de altura é sempre menor do que
o raio de Schwarzschild, H/Rg = ¢;/QRg < 1.

2.2 Discos de Acrecdo Circundando Sistemas Binarios

Na secao 2.1 foi abordada a dindmica de discos de acrecao gasosos orbitando
um objeto central, que no nosso caso trata-se de um buraco negro. No entanto, alguns
trabalhos sugerem que a fusao de sistemas bindrios de BNSMs é esperada para ocorrer
imersa em ambientes gasosos (MAYER et al., 2007). Nesse caso, a teoria classica de
discos gasosos muda quando ¢ adicionado um objeto massivo secundério, ou quando a
presenca do gas em tal sistema binario atua no movimento kepleriano das massas. tais
questoes estdao em constantes discussoes, principalmente no que se referem aos aspectos
observacionais que precedem a emissao de ondas gravitacionais, como a influéncia do
processo de acregao.

Embora muitas questdes precisam ser esclarecidas durante a interacao entre o
gas e o objeto secundario, alguns aspectos tedricos sugerem possiveis abordagens para

tentar explicar essa evolucao dinamica. O primeiro deles é que a presenca de um disco
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gasoso leva a migracao do objeto secundario. Outro aspecto é que em algumas situacoes
particulares, que depende da razao de massa da binaria, pode ser gerado um gap ou mesmo
uma cavidade no disco. No caso da presenca de uma cavidade, ela pode atuar com uma
barreira no disco, evitando que o gas do lado externo da érbita da secundaria seja acretado
no objeto priméario. Uma ideia intuitiva que se pode pensar é que, apos a abertura do
gap, nenhuma matéria pode atravessar a érbita do objeto secundario implicando que nao
havera mais acrecao tanto no objeto secundéario quanto no objeto priméario. No entanto,
algumas simulagdes numeéricas tém apresentado resultados diferentes, mostrando que a
matéria pode fluir através da borda da cavidade levando para a acrecao de gas no sistema
bindrio (ARTYMOWICZ; LUBOW, 1994).

Como mencionado anteriormente, a razao de massa do sistema binario influencia
em diferentes aspectos astrofisicos. Geralmente, dependendo dessa razao e da quantidade
de gas no disco, a bindria pode ter trés discos de separacao: dois discos de acrecao,
um circundando cada componente e um disco circumbinario. Em particular, baseado no
trabalho de Cerioli, Lodato e Price (2016), nds consideramos que o objeto secunddrio esté

imerso no disco circumprimario.

2.2.1 Torques de Maré

Pela aproximacao de discos finos (H/R < 1), a simetria axial ao longo do eixo
z ¢ desconsiderada pela presenca do objeto secundario, adicionando uma contribuicao
gravitacional ao potencial resultando na geracao de forcas de maré. As forcas de maré
atuam como torques que perturbam as érbitas keplerianas do gas e os mecanismos de
acrecao. Como ja existem os torques viscosos no gas, quando sao adicionados os torques
de maré, eles fornecem um mecanismo adicional para a transferéncia de momento angular

no disco.

2.2.1.1 Aproximacao Impulsiva

O mecanismo de transferéncia de momento angular entre o objeto secundario e o
gas pode ser determinado estudando o efeito de encontros préximos entre o sistema por
meio da aproximacao impulsiva. Assumindo a razao de massa de um sistema binario como
q = Ms/M, < 1, uma particula de gis m, pode sentir a presenga do objeto secundério
quando ele esta suficientemente préximo. Essa aproximagao é tratada como um encontro
de espalhamento que acontece em um tempo e, < 4y, como mostrado na Figura 7.

A forca de maré gerada pelo objeto secundario M, pode defletir a 6rbita da parti-
cula teste por um angulo §. Considerando essa abordagem assumimos o seguinte cenario:
a particula orbita em torno da M, com um raio da érbita a + b, sendo a a separacao
da binaria e b é o parametro de impacto, sendo b < a. Nesta abordagem consideramos

algumas condigoes, tais como:
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Figura 7 Representacao esquemadtica da interacao gravitacional entre uma particula de
gas de massa m, e um objeto secundario com massa M;.

i Sin &

FONTE: Cerioli (2015)

e Orbitas circulares antes e depois dos encontros;

e Assumindo ¢ < 1, o objeto secundario também assume uma Orbita circular com

raio a;

e Velocidade relativa entre a particula do gas e a componente secundaria da binaria,

Uy = Vgqs — VUs.

Devido a deflexao, a velocidade relativa da particula na dire¢ao tangencial passa de
vy para vgcosd e adquire vpsend que é a velocidade radial perperdicular a vg. A velocidade
final depois do encontro tem magnitude vy ~ vy, chamada aproximacao de Born. A

componente v é induzida pela for¢a gravitacional atuando na particula teste,

~ GM, b
UJ_—/ de—— Fldt / GMb (2.73)

o T2 T
sendo r a distAncia entre m, e M;. Para angulos pequenos?, dt = ds/vy e r* = s> + 1%, a

equagao (2.73) fica:

2GM; [ b
= > d 2.74
b= Vo /o (82 + b2)3/2 > (2.74)
definindo z = s/b, temos:
o 2GM, g dr  2GM, x < 2GM, (2.75)
ST owuh Jo (T2 wgb (L4232 wgb '

uma vez que v, = vgsend e send ~ 9, temos:

26,
owdb

A mudanca na velocidade tangencial implica em uma mudanca no momento angu-

J

(2.76)

lar especifico da particula Aj, = (a+b)vycosd — (a+ b)vy, lembrando que temos assumido

4 Levando em consideracio que v & vg, para angulos pequenos, v dt =~ vodt = ds, logo dt = ds/vy.
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que b < a, entdo o momento angular especifico assume a forma, Aj, ~ avy(cosd — 1),
que pode ser equilibrado por uma mudanga no Aj, do objeto secundério, mantendo du-
rante o encontro a conservacao do momento angular total, Ajs + Aj, = 0. Sabendo que,
1 —cosd = 2sen?(/2) ~ §2/2, o momento angular especifico da componente secunddria é:

_ 2G*M?a

Aj, = , 9.

dadas as relagdes vyqs = v = (GM,/R)Y? e vy = (GM,/a)/?, temos que o sinal de v,
depende na posicao da particula do gas com relacao a R = a. Este resultado nos leva para
as seguintes conclusoes: quando R > a e a velocidade inicial e o Aj, sdo menores que
zero, o M, perde momento angular seguindo em direcao ao centro, que em contrapartida
o gas do lado de fora da orbita do secundario ganha momento angular indo em direcao
a raios grandes; por outro lado, quando R < a, vy e Aj, sao maiores que zero, o objeto
secundario ganha momento angular movendo-se para fora, enquanto o gas cai em diregao
as orbitas internas do disco. Em resumo, o efeito causado pela transferéncia de momento
angular é que o gas é repelido da drbita do objeto secundério, e que a propria massa

secundaria é sujeita a migracao, cujo sentido depende das condi¢oes assumidas acima.

2.2.1.2 Resonancias Lindblad e de Corrotacdo

A resposta linear de um disco de gas diferencial rotacionando a um potencial
externo rigido também em rotacio foi calculada por Goldreich e Tremaine (1979)°. Os
autores assumiram que o potencial externo varia na escala do raio do disco. E importante
ressaltar que, a troca de momento angular entre o disco e o objeto secundario acontece
somente em alguns locais de ressonancia e o disco responde a perturbagdo da componente
secundaria pela excitacdo de ondas de densidade. A ressondncia é uma regiao do disco
onde a frequéncia caracteristica do movimento da massa secundéria ¢ igual a frequéncia
dentro do disco. Estas ressonancias induzidas pelo potencial gravitacional perturbando o
disco sao chamadas ressonancias de Lindblad. Cada variavel perturbada ¢é escrita como:

X = X(R)emib—URI (2.78)

sendo €, a velocidade angular do padrao de perturbacao e m ¢ o nimero de onda azimutal.
A troca de momento angular entre o fluido e o objeto perturbador ocorre somente em
correspondéncia as resonancias de Lindblad e de corrotagdo Goldreich e Tremaine (1979).

As ressonancias de Lindblad correspondem a localizagdo em que a frequéncia do
potencial perturbador (no referencial do disco) corresponde & frequéncia epiciclica m|[€2, —

Q(R)] = £k(R), enquanto a ressonancia de corrotacao esta localizada onde 2, = Q(R).

>  Um disco de gas é assumido diferencial quando as partes internas e externas desse disco possuem

velocidades diferentes. Nesse caso, as partes internas possuem altas velocidades, enquanto as regioes
externas movem-se mais lentamente.
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A resposta do disco a presenca do objeto secundario acontece por meio da excitacao de
ondas de densidade espirais. Essas ondas de densidade carregam energia e momento no
disco e se dissipam através de choques. O torque originado em cada ressonancia leva ao

torque total no objeto secundario.

Assumindo um disco Kepleriano,

QR) = £(R) = Qx(R), (2.79)
e a velocidade padrao coincidindo com a velocidade angular do objeto secundério 2, = €,
a frequéncia epiciclica nos da:

Q(Ry) = Qy(a). (2.80)

m
m=1

Logo, a localizacao das ressonancias de Lindblad é:

1 2/3
Ry — (1 + ) a, (2.81)
m

quando temos o nimero de onda azimutal baixo, as ressonancias de Lindblad estao lo-
calizadas longe de R = a, no entanto a medida que o nimero de onda azimutal vai
aumentando as ressonancias de Lindblad vao se acumulando em dire¢do a a. Artymowicz
(1993) mostrou que para m — oo, as ressonancias de Lindblad tendiam a se acumular em

raios:

R=a+ (;) H, (2.82)

As ressonincias de Lindblad sao classificadas em internas e externas. As ressonan-

cias do tipo OLR (do inglés, Outer Lindblad Resonance) estao localizadas em:
Qs
2 Y

com Rorr = 2%/%a =~ 1,5%. E as do tipo ILR (Inner Lindblad Resonance) localizam-se

Q(Rorr) = (2.83)

em:

QRiLr) = 29, (2.84)

sendo Ryr =2 %3a ~ 0, 63a.

2.2.2 Migracdo do Buraco Negro Secundario no Disco

Semelhante ao estudo feito para a migracao de planetas em discos proto-planetarios,
o estudo da migracao de buracos negros secundérios em sistemas binarios ocorre de forma
analoga. Existem trés tipos de migracao que dependem da massa do objeto secundario e

dos efeitos causados pelos torques (de maré e/ou viscoso). Lembrando que o torque de
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maré é devido ao torque exercido pela componente secundaria no gas e o outro devido
aos torques viscosos intrinsecos presentes no gas.

A migracao do tipo I acontece para planetas de baixas massas e a perturbacao
causada por eles quase nao modifica a estrutura do disco de gas, isso ocorre porque a
interacao entre o disco e a componente secundaria é fraca suficiente para ter uma estrutura
do disco praticamente nao perturbada. Isso pode ser verificado quando a troca de momento
angular local entre o sistema (disco-planeta) é desprezivel comparada a redistribuigao de
momento angular devido a viscosidade do disco, implicando em um planeta totalmente
imerso dentro do disco gasoso (WARD, 1997; TANAKA; TAKEUCHI; WARD, 2002).

A migracao do tipo II ocorre em planetas de altas massas, cujos torques gravitaci-
onais locais dominam o transporte de momento angular dentro do disco. Como os torques
gravitacionais do planeta atuam na repulsao do gas para longe de sua orbita, vai surgindo
um gap em forma de anel dentro do disco, de modo que sua densidade de superficie é con-
sideravelmente minimizada. Isso faz com que as ressonancias proximas ao planeta fiquem
esgotadas de material, resultando em nenhuma ou pouca contribuicao no torque total
(LIN; PAPALOUIZOU, 1986). Quanto a abertura do gap no disco, ele acontece quando
o torque de maré exercido pelo planeta no gas iguala aos torques viscosos. A viscosidade
opoem-se aos torques ressonantes, tentando suavizar os gradientes de densidade radial da
estrutura espiral do disco perturbado. O valor do torque necessario para um gap é sempre
o valor dos torques viscosos.

Em discos proto-planetarios, a transicao entre os tipos de migracao I e II acontece
gradualmente. Isso ocorre, pois a massa do planeta aumenta devido a acrecao, e o torque
exercido por ele comeca a modificar a estrutura do disco na sua redondeza e entdo, nesse
caso a perturbacgao passa ser considerada.

A migracao do tipo III acontece toda vez que o planeta migrando abre um gap
parcial em torno da sua érbita e experimenta um torque de corrotacao devido aos ele-
mentos do fluido atravessando a regiao horseshoe (WARD, 1991). Este tipo de migracao
estd em um regime intermediario entre os tipos I e II, quando a formacao do gap é apenas

parcial.

2.2.2.1 Evolucao do Acoplamento Entre o Disco e a Binaria

Nesta secao, consideramos um sistema binario imerso em um disco gasoso, com o
BNSM secundario orbitando o primario, a fim de descrever a evolugao do sistema disco-

binaria. O torque total atuando no buraco negro secundario ¢ dado na forma:

8 GPMPay
27 QH3

essa equagao ¢é obtida integrando o torque de uma tnica particula sobre a massa do disco

= (2.85)

e assumindo uma densidade de superficie constante. De modo geral, o torque atuando
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no disco pode depender do raio e o torque exercido em um anel do material do disco
estabelecido entre R e R+dR é dK = 2rRAp(R)X(R)dR. Dadas as consideragoes acima,
podemos implementar o torque nas equacgoes de evolucao do disco. Sabendo que os torques
atuam no momento angular por meio das forcas tangenciais, as componentes radial e
vertical da equacdao de Navier-Stokes permanecem inalteradas, enquanto a componente
azimutal passa a ser escrita como:

gt(m%) + ;%(ER%RUR) _ 2;%62(@ LK), (2.86)
sendo G o torque viscoso e assume a forma dada em (2.40). Entao, a equagao de evolugao

para a densidade de superficie pode ser obtida pela substituicao da velocidade radial na

equacao de continuidade:

08 10 1 (3G oK 257)
ot ROR [2rR(R2Y)\OR =~ OR )|’ ‘
Escrevendo essas equagoes para um disco Kepleriano, temos que a velocidade radial
fica:
3 0 1 1 0K
- 7 2 1/2 - 2
U= —sriEar T e SR o (2.88)
e a equacgao de evolucao para densidade de superficie assume a forma:
05 30 [0 . 10 [1/ R\VOK
o= _ 2 9 g2 2 (ymRY? _(> on 2.
ot ROR [R or V)| " wor < \am)  am) (2.89)

sendo 0K /OR = 2nrRA7(R)%(R), que substitutindo na equagao (2.88) na presenca da

massa secundaria fornece,

e para R < a

=—v — | == 2.
VR Vo ‘QR ) ( 90)
e para R > a
2Ap
= — — 291
VR v0+’QR ) ( 9)

sendo vy a velocidade radial ndo perturbada. Para R > a o gas se move radialmente
para dentro mais lento que no caso nao perturbado, por outro lado quando temos raios
pequenos R < a, o gas se move com uma velocidade muito maior. Sob essas condigoes a

equacao de evolugao da densidade de superficie do disco pode ser reescrita como:

X _ 30 [Rma (2.92)

2 0 [ArD
= _ 2 2y _ 2 Y |27
ot ~ ror |* arEE >1 l ]

ROR | Q
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nessa equacao aparece um novo termo expressando a adveccao do material fluido devido
a interacdo com o objeto secundario. Escrevendo a derivada do momento angular do
secundario Jy = M vsa, temos:
d 2 Rout
(M%) = - / 21 RAr(R)S(R)dR, (2.93)
Rin
de onde podemos obter a taxa de encolhimento da separacao da bindria em termos do

torque especifico:

. da 47 Rout
i = ra /R RA+(R)(R)dR. (2.94)

2.2.3 Decaimento Gravitacional de um Sistema Binario

Quando um par de buracos negros alcanca separacoes menores que ~ 1072 pc,
comeca haver a perda de energia e momento angular devido a emissao de ondas gravita-
cionais. Esta dissipacao de energia resulta em um torque negativo que encolhe a binaria
até a coalescéncia (PETERS; MATHEWS, 1963; PETERS, 1964). Quando a separagao
dos dois buracos negros aproxima-se do raio de desacoplamento (age.), a binaria desaco-
pla do disco e o movimento migratério torna-se dominado pelo decaimento gravitacional.
A seguir, veremos como a emissao de ondas gravitacionais, fornecida pela Relatividade

Geral, atua no mecanismo de migracao para a binaria de buracos negros.

2.2.3.1 Migracdo via Emissao de Ondas Gravitacionais

Diferente da teoria Newtoniana, onde a separacao e a excentricidade do sistema
sao constantes do movimento, no caso relativistico, esses parametros sao dependentes do
tempo. Para o caso no qual a excentricidade ¢é diferente de zero, temos algumas equagoes
escritas variando no tempo (PETERS, 1964):

dE 322G PRI +q) [ T3, 37
_ 14 24 25 4) 2.
<dt> 5 Pas(1 — e2)7/2 ( 51" Tt ) (2:95)

d.J 32GTPMIP@ (1 4 q)1/? 7

asy _ 32 ya(1+9) <1+2), (2.96)

dt 5  cPa’/?(1 — e?)?

da 64 G3M?q(1 + q) 73, 37,

S W e 14+ 22y 2t 2.
<dt> 5 dad(l— e2)T/? < 217 T 96" ) ’ (2.97)

de 304 G*M3q(1 + q)e 121
_ 1yt 2) , 2.98
<dt> 15 Pat(l— e2)5/2 < 301 (2.98)
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Assumindo excentricidade zero, a equagao (2.97) para a separagao da binaria torna-

se:

Lo 64GPMPq(14q)
alt) = 5 cda?

o sinal negativo representa que a emissao de ondas gravitacionais sempre leva a diminui¢ao

(2.99)

entre a separacao do sistema. Resolvendo essa equacao diferencial, encontramos:

64G3M3q(1 + )|
alt) = {ag 4 [ g’;( Q)] } , (2.100)
para a(t) = 0, o tempo 7 fica:
5 Aag

T (2.101)

256 G3M3q(1 + q)’
este tempo 7 representa o tempo em que os dois buracos negros vao de encontro a uma
separacao a = ag significando a completa fusdo do sistema. Usando unidades fisicas para

obter uma estimativa do tempo de fusao dos dois buracos negros, temos:

108M.\° [ ao 1
~ 57 % 102 © 2.102
T T X ( i, > (10—3pc> T q>anos, ( )

assumindo valores para M, = 10°M, ¢ = 0,001 e ag = 102 pc, o tempo de decaimento
aproxima-se de 5,7 x 10° anos®, isso implica que a separacdao do par de buracos negros é
dominada pela emissao de ondas gravitacionais, tornando-se o mecanismo mais eficiente
para perda de energia e momento angular.

Reescrevendo a equagao (2.100) em termos de 7, temos:

a(t) = ao (1 _ t>1/4, (2.103)

-
essa expressao ¢ importante porque nos levara a deducao das posicoes e velocidades dos

dois buracos negros. A equacao para a velocidade é escrita como:

- [GMy(1— )]
9= [”(3(2)] , (2.104)
a
assumindo e = 0 e a = a(t), temos que:
- [GM, ] £\ 73/
= [ 3”] (1— ) : (2.105)
agy T
que apos a integracao, encontramos:
8 [GM,]"? £\ /8
19:_5l 3“] T(l—) , (2.106)
ag T

6 Essa escala de tempo é muito menor que a idade do universo, ty,; ~ 10'° anos.
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se assumimos os dois buracos negros representados pelas M, e M; no sistema de referéncia

como mostrado na Figura 8, a posicao relativa do sistema tem as seguintes componentes:

Figura 8 Sistema xy centrado em M, com o buraco negro secundario representado por
M, a uma distancia a da origem, com posi¢ao angular = 6(¢). Enquanto, o sistema xy/’
estd centrado no centro de massa do sistema binario.

v N

Y N
) -
\ 7
xI
Ty
-
T
FONTE: Cerioli (2015)
r, = a(t)cosi(t), (2.107)
ry = a(t)send(t), (2.108)
e as respectivas velocidades assumem a formas:
a .
U, (t) = —ry — I1y, (2.109)
a
aQ .
vy (t) = e + . (2.110)

A velocidade v ganha uma componente radial, uma vez que é escrita em termos

da taxa de encolhimento da binaria:

v = ae, + adey. (2.111)
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As posigoes e as velocidades absolutas das componentes primaria e secundaria do

sistema binario sao dadas por:

r,=—"r (2.112)

r.=—"r (2.113)

v = % (2.114)

r.=—"Lv, (2.115)

sendo Mo = M), + M, a massa total do sistema binario.

2.2.3.2 Raio de Desacoplamento

Quando a emissao de ondas gravitacionais passa a ser um processo dominante para
a diminuicao da separacao de uma binéria, o gas do lado de fora da 6rbita da componente
secundaria é incapaz de evoluir tao rapido quanto o tempo de decaimento gravitacional, ja
que os torques viscosos nao sao mais validos. Nessas condigoes, o raio de desacoplamento
¢é a posigdo em que os torques gravitacionais tornam-se comparaveis aos torques viscosos.

A evolugao do sistema disco-binaria acoplado é descrito pelas equacoes:

0% 3 0 1/2 0 ) 2 0 [(ArX
o~ won B e VER) | - Ran 2.11
ot R@RlR RV ~nar\Ta ) (2.116)
. 47T Rout ‘
“T T, /R Ar(R)S(R)RdR + aog; (2.117)

sendo que apg é dada pela expressao (2.103). Armitage e Natarajan (2002) estimaram o

raio de desacoplamento, reunindo duas expressoes:

e a primeira ¢é a taxa de migracao que é aproximadamente igual a velocidade radial

do gés vg = —3v/2R, usando a prescrigao a de Shakura e Sunyaev (1973):

3 H\?
i~ —Saug (R) , (2.118)
e a segunda expressao é a taxa de migracao devido a radiacao gravitacional (2.99),

para o caso de érbitas circulares (PETERS, 1964):

4G Mig(1 + q)

alt) = - , (2.119)

Aa’
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obtendo a separacao critica em que a emissao de ondas gravitacionais torna-se o processo

dominante levando ao decaimento orbital:

128\?/5 (HN\ Y5, GM,
= (== = 2B 4 )P =2 2.120
Qdec ( 5 ) (R) a q ( +Q) 2 ) ( )
usando unidades fisicas, podemos reescrever a equagao (2.120) da seguinte forma:
M a 2 g\ (H/R\
e 1,8 x 1074 P ( > ( > = . 2.121
ad . (108Mp> 0.01 103 oo1) " (2.121)

De modo andlogo, nés podemos encontrar a escala de tempo de fusdo do raio de
)
desacoplamento, reunindo o tempo de coalescéncia 7 do par de buracos negros e o tempo

viscoso t,:

1 (128\3/5 (HN\ Y oo o (GM,
o= () (R) o (), 212)

Apébs o desacoplamento, o tempo de coalescéncia é menor que o tempo viscoso,
uma vez que as componentes da binaria espiralam rapidamente, entao a borda interna
da parte externa do disco nao consegue mais seguir o objeto secundario. Armitage e
Natarajan (2002) e Cerioli, Lodato e Price (2016) mostraram que se qualquer gés estiver
ainda presente pelo menos em torno do objeto primario, o gap formado pela componente
secundaria atua como uma barreira forcando o gés para ser esmagado e rapidamente
acretado pelo buraco negro priméario levando a dois pontos importantes: um melhoramento
na taxa de acrecao previamente a emissao de ondas gravitacionais e a observacao do
mecanismo squeezing.

Por outro lado, Milosavljevie e Phinney (2005) mostraram que no caso de ndo haver
gas entre os buracos negros, a fusao final pode acontecer no vacuo. Para esse resultado,
os autores consideraram o modelo « padrao para a evolugao do sistema disco-binaria e
utilizaram o tempo de decaimento gravitacional com o tempo de queda do gés, estimando

o raio de desacoplamento como:

o N0 [\ 0,08 4 042 g0
o 117 (2 v o v 2.123
e (O.l) (106M@> [(1+q)2] e (2.123)

sendo ) um fator que equivale a 1.
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3 Ondas Gravitacionais

Neste capitulo, sdo apresentadas a descricao matematica e as principais proprieda-
des fisicas das ondas gravitacionais. A compreensao das particularidades da radiacao gra-
vitacional é fundamental, uma vez que estamos considerando, neste trabalho, um sistema
binario de BNSMs dirigido pela emissao das ondas gravitacionais. Para isto, assumimos

as abordagens feitas por D’Inverno (1992) e Creighton e Anderson (2011).

3.1 Descricao das Ondas Gravitacionais
As equagdes de campo obtidas por Einstein podem ser escritas como:

G = SWCC::T/W’ (3.1)
onde G, ¢ o tensor de Einstein, que descreve a curvatura do espago-tempo, a quantidade
k = 87 /c* representa a constante de acoplamento (obtida a partir do limite Newtonia-
no) e T, é o tensor de energia-momento, que define a composicao da matéria e energia
que causam a curvatura do espaco-tempo. Esta expressao possui dez equagoes diferenciais
acopladas, de segunda ordem e nao lineares.

Podemos reescrever a Equacao (3.1) da seguinte forma:
R, — ;gWR = SWCCT:TW, (3.2)
onde R, é o tensor de curvatura de Ricci (ou simplesmente tensor de Ricci) e R é o
escalar de curvatura de Ricci. Dessa forma, tomaremos estas quantidades para obtermos

a equacao de onda que serd apresentada a seguir.

3.1.1 Equacao de Onda

A linearizagao das equagdes de campo ocorre pela aproximacao de campo fraco,

considerando que a fonte de OGs esta suficientemente longe:

Guv = N + hm/, (33)

onde 7, € o tensor métrico do espaco-tempo plano de Minkowski e h,, representa uma

pequena perturbacao, sendo |h,, | < 1.
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Essa aproximacao simplifica o calculo do tensor de Riemann, que é escrito assim’:
L B M B TA _THETA
Rupa - FVO”p prU +Fp)\FO'V Fcr)\rpw (34)

onde os simbolos de Christoffel assumem a seguinte forma na aproximagao linear:

o 1 « « «
B = 5( By _'_h'y?ﬁ _h‘ﬁ’}’? )7 (35)

substituindo (3.5) em (3.4), e desconsiderando os termos de segunda ordem em h,,,, temos:
1 Lou B pH u
Rl/pa = i(hml/p _huaap _hpwa _'_th)o' ) (36)

Dessa forma, dado que:

R,o = 1" Ry po (3.7)

pela contragao dos indices (u, p), obtemos o tensor de curvatura de Ricci:

1
Rya = §(hgwu _hum,lj _h71/0' ‘I'hl;;ua ) (38)

Por meio da contracao do tensor de Ricci, encontramos ainda o escalar de curvatura
de Ricci:

R=hn",, h7- (3.9)
De modo que, substituindo (3.8) e (3.9) em (3.2), obtemos as equagoes de campo
linearizadas:
« a « af « G
h’lw“l/ _hwf?oz —h,/“, +ho"/’ll _nuyhaﬁ’ +77/Wh’7a = 167TQTW' (310)
Definimos:

— 1

h/wc = hua - §7hah, (311)

e para encontrarmos uma forma mais compacta das equagoes de Einstein, tomaremos o

gauge de Lorentz B, = 0. Sendo assim, a equacio (3.10) se reduz a:

Ry = —167r§4TW, (3.12)
C

onde o simbolo [0 é o operador D’Alembertiano e pode ser representado como: [ =
o 0 1 0
HY —— =V? — ——. A expressao 3.12 representa a equacao de onda.
Ozt OxY c Ot? P P duag

Assumiremos os indices depois da virgula como derivadas parciais.

n

1
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3.1.2 Equacoes de Einstein Linearizadas no Vacuo

Diferentemente da equagao (3.12), as equagdes de campo linearizadas no vacuo,

ou seja, sem o termo fonte (7),,) fica:

Ohy, = 0, (3.13)
e o gauge de Lorentz é:
s,
=0 3.14
P ’ (3:.14)
esta condi¢ao requer uma solucao de onda plana, que é escolhida viajando em uma direcao
z, 2% =20 2t 2% 2% 2 =t, 2® = 2
Oho,
=0 3.15
at Y ( )
aEfﬂlz
= 0. 3.16
9 (3.16)

h,, escrito como fungdo do tempo retardado® t—z/c, fica hg, (t—z/c) e hs, (t—z/c).
De modo que, temos constantes e é escolhido livremente para a constante ser zero, hg, = 0
e hs, = 0.

As componentes que nao desaparecem da perturbacao métrica do traco-reverso

sao:

Ty = Fn(t — z/e), (3.17)
hag = hoo(t — 2/c), (3.18)
Elg = Egl = Elg(t - Z/C) (319)

Enquanto, as componentes que nao desaparecem em termos da perturbagao, hag =

_ 1 _
hag — §nagh, S80:

1 _ _
hoo = —C2h33 = 562(]111 -+ h22), (320)
1 — _
hll = _h22 = §<h11 - h22)7 (321)
hiz = hay = hyo. (3.22)

2 Em um evento geral com coordenadas t, z, ¥, z, o tempo retardado é 7 = t—7/c, onde r? = 22 +y?+2°.

O tempo avancado é t +r/c. Logo: 12 = ct? —a? + y? + 22 = r=ct — 2 = r = c(t — 2/c).



Capitulo 3. Ondas Gravitacionais 62

De tal modo, temos a perturbacao métrica viajando ao longo do eixo-z na velo-
cidade da luz, c. Para tal solugao tem-se a chamada onda gravitacional. De acordo com
as componentes ndo nulas da perturbagao do trago-reverso e da perturbacao atual (hag),
podemos escrever as componentes independentes do tensor de Riemann (que é um inva-
riante de gauge de ordem linear) representando os graus de liberdade da solugao da OG,

em qualquer gauge escolhido. O tensor de Riemann linearizado é escrito como:

L[ Phgs  OPhsy  Pheg a?w) (323

Ragys = 2 <_8xa83ﬂ dxedzd ' 0xPOxY  OxPOx’

o tensor de Riemann é o método mais comum usado para expressar a curvatura da vari-
edade Riemaniana, também conhecido como tensor de curvatura.

Dependendo da escolha dos indices nas componentes do tensor de Riemann, as

outras componentes podem ser deduzidas pelas suas simetrias. Portanto, sem perda de

generalidade, conclui-se que existem somente duas componentes independentes do tensor

de Riemann. De modo que, encontramos, Ry202 = —Ro101 € Ro201 = Ro102:
1 9? 192 - —
Rojonn=—===hn=—==hi1—h 3.24
0101 59 46t2( 11 22) (3.24)
1 02 107
Roi02 = _iﬁhu = —iﬁhu- (3.25)
O tensor de curvatura de Riemann contém duas fungoes independentes de t — z /¢,
que pode ser chamado os dois graus de liberdade hy = hi; = —hoy € hy = hio = hoy:
1.
Ro101 = —Ro202 = —§h+, (3.26)
1.
Ro102 = —Ro2o1 = _§h><- (3.27)

Além das componentes (obtidas a partir do tensor de Riemann) hi1, hoo € hya,
o gauge de Lorentz permite obter graus de liberdade extras (ndo-fisicos), para o hgy =
—hs3 = ;(hn + hay), que ndo aparece no tensor de curvatura. Nesse caso, para entender
a natureza da liberdade de gauge, considera-se uma onda monocromética (considera-se
que a onda vem propagando-se de muito longe):

hop = Aapcos(k,zt), (3.28)

onde A,3 é um tensor constante (e simétrico) que representa a amplitude da onda e

ko = [—w, ®] é o vetor de onda com w = ¢ |®| sendo a frequéncia e um vetor nulo
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constante (r,x* = 0). A condicao do gauge de Lorenz (3.14) aplicada a solugao de onda

monocromatica (3.28) fornece:

Ohte
ozt

que ¢ satisfeita se k, A** = 0, que é uma onda transversa.

= —kyAMsen(k,at) = —k, APsen(R - T — wt) =0 (3.29)

A perturbacao de onda plana é uma funcao somente de t e z, as derivadas parciais
0/0t e 0/0z sozinhas podem nao desaparecer e desde que as componentes da métrica sao
fungoes de t e 2 na forma t — z/c, d/dz = —c~'0/0t.

A perturbagdo métrica Bag ¢é especificada pelas dez componentes independentes

da matriz simétrica A,s. Portanto, a condi¢ao de Lorenz®:

ki, AR =0, (3.30)

impoe quatro condi¢oes nestas dez componentes, que leva a seis componentes indepen-
dentes. Existe a liberdade com o gauge de Lorenz para fazer uma transformacao de gauge

infinitesimal adicional gerada pelo vetor &, que satisfaz a condicao harmonica:

0¢, = 0, (3.31)

uma solucdo para esta equacao que ¢ compativel com a perturbacdo métrica de onda

plana monocromatica é:

§o = —Cousen(kyz"), (3.32)

onde C, = Cy, C1, Cs, C5 sdo quatro constantes arbitrarias, contabilizando quatro graus de
liberdade do gauge. A perturbagao h,, tem somente dois graus de liberdade remanescente.
A onda plana propaga-se na direcao especificada pela parte espacial do vetor kK,

ou seja, na direcao de z:

w

w

(3.33)

n =

onde n é o vetor unitario na direcao de propagacao. Uma vez que k, € escolhido, exis-
tem dez componentes independentes da perturbacao métrica (]Alag) especificado pelas dez
componentes da matriz simétrica A,s.

Noés impomos agora uma condi¢ao de gauge harmoénico. Qualquer transformagcao

de coordenadas da forma:

xgew - :Cgld + é‘#) (334)

3 Esta condicio nos mostra a propriedade da onda transversal com A e k ortogonais.
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pode levar a condicao de coordenadas hamonica:

Oz* =0 (3.35)

enquanto temos [JE# = 0, com a liberdade de escolher a solugao, como mostrada pela
equagao (3.32). Com essa liberdade de gauge, seguimos para assumir um novo conjunto de
coeficientes, C*". Pela transformagao (3.34), a mudanga resultante em nossa perturbagao

métrica pode ser escrita:

e = hol§ — 0als — Opa, (3.36)

que induz uma mudanga na perturbacao do trago-reverso:

7. new new 1 new
OCB = O!ﬁ —_ §naﬁh 5 (337)

substituindo (3.36) em (3.37) mais a expressio h"* = hod — 29,£*, temos:

G = 3~ 00— Ot — 51ap (" —2036") = Wl — 08y — e + 0,60, (3.38)

Dada a perturbacao métrica do trago reverso Eaﬁ(_ggﬂ em um gauge de Lorentz

arbitrario, a correspondente perturbagao do gauge transverso e sem trago é:

08 _ % w O
ha’g = hap ox>  OxP T Nes'] Oxv’

(3.39)

derivando a expressao (3.32) e substituindo juntamente com a (3.28) em (3.39), encon-

tramos:

hli = Aagcos(r,a”) + Corgeos(r,a”) + Caracos(k, @) — 1asCuk” cos(k,at),  (3.40)

onde podemos identificar hl} = Alfcos(k,x"), sendo AT} dada pela expressio:

A% = Aap + Catig + Cotia — NapCuk”. (3.41)
Assumimos que AZZBT é espacial, se u* = d/dt é um vetor tipo-tempo e entdo

consideramos Al u” = 0. Dada a identidade:

wATT, v _ 1 v “w v o v n v o v
KA, v = ALY+ /O + s+ KR, Cu” — Ry ut CuRY =0, (3.42)

agora, vamos encontrar a componente espacial de C,x", a partir da perturbagao

de traco livre:

0= T]“Z’ATT =n"A, + 0" Cuk, + 0" Cuky, — "', Cor” = 0" A, + 20,51 — 4C, K",
(3.43)
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de (3.43), chegamos a seguinte relagao:

1
Ay + 206" — 40K = 0 = =2C,x" = —" A, = Okt = 577’“’14“”, (3.44)

a relagao (3.44) especifica a tltima componente de C,, (da solugao de condi¢do harmonica)
e usa a ultima liberdade de gauge. Podemos escrever o vetor tipo-tempo u, de modo que

u’ =1 e u’ = 0. Entdo a condicao espacial:

Al =0 (3.45)

significa que apenas h;; pode ser diferente de zero, ou seja, puramente espacial, levando
somente seis componentes independentes numa matriz simétrica 3 x 3 e sem traco*. Temos

também a condigao:

JIRET =0 (3.46)

que é a condigao sem traco e deixa cinco componentes independentes na matriz h;; assu-

mida anteriormente. Por fim, temos:

T
ir O

Oxk
que sao trés equagoes que impoem a condicao tranversa e deixa apenas dois graus de

liberdade.

Em resumo, o procedimento para chegar a um gauge-TT supoe uma onda plana

=0 (3.47)

monocromatica arbitraria. Uma vez que, qualquer onda plana é uma superposicao de

ondas monocromadticas e desde que as condigoes de gauge: espacial (b1l = 0), sem traco

(0YRl" = 0) e transverso (6*0n]" /0x* = 0) sejam todas lineares. Sio adotadas as
condigoes de gauge-TT, pois as tnicas amplitudes nao nulas sao A, = A;; = —Agp e

Ay = A9 = As que compdem a parte espacial do tensor de amplitude A,,. Este gauge
é chamado sem traco devido a h™ = 4 =0 e A =0, jd que A é um tensor de trago

nulo.

3.2 Propriedades Fisicas das Ondas Gravitacionais

Por meio da perturbagao métrica foi mostrado que as ondas gravitacionais possuem
dois estados de polarizagdo (hy e hy) e viajam a velocidade da luz pelo universo. Para
obter uma interpretacao fisica dos efeitos de uma onda gravitacional, consideraremos um

conjunto de particulas proximas.

4

De uma matriz simétrica 3 x 3 e sem traco de h;;, temos que cinco componentes sao independentes:

ho1r = hi2, h31 = his, hos = hao, hi1, hoo € has.

ij
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Semelhante a se¢ao anterior, continuamos assumindo uma onda gravitacional plana
a fim de investigarmos os seus efeitos com o movimento relativo de duas particulas préxi-

mas em queda livre. Assumindo que essas particulas estao separadas pelo vetor (espacial):

¢ = ((senfcospe; + senfsenges + cosbes), (3.48)

e a aceleragao relativa das duas particulas é:

a; = —ROinCja (3'49>

este mostra que o tensor de Riemann é localmente medido simplesmente observando a
alteracao na distancia prépria entre geodésicas. Lembrando que as tinicas componentes
que nao sao zero do tensor de Riemann sao: Rgj91 = —Ro202 = —1/ 271+ e Roogr = —Ro102 =
—1/2h. Fazendo i = 1,2, a equacdo (3.49) torna:

a; = —R0101C1 — R0102C2 = §h+Csen9003¢ + §hxgsenesen¢, (3.50)
9 1 1. 1.

ay = —Ry202(* — Rpoo1 (" = —§h+Csen6’sen¢ + §hXCsen9005gb, (3.51)

as = 0, (352)

a aceleragdo ¢ tranversa a direcao de propagacao da onda, pois considera uma onda
viajando na direcao-z e variando suas distancias relativas no plano x — y. ( pode ser
dado como as componentes de um vetor posicdo dada a separacao espacial fisica correta
quando contraido com o tensor Euclidiano ¢;;, ou seja, [* = §;;¢"¢?, assumindo que essas
particulas estdo em um plano (z!, 2?) perpendicular & direcdo de propagacao e que ¢ = 0.
Sendo que, somente a separacao fisica na direcdo transversa que varia, desde que as
particulas permanecam no plano perpendicular a propagacao da onda. De modo que a
onda gravitacional é tranversa, nao apenas na descricdo matematica (hff ), mas também
nos seus efeitos fisicos (ver Figura 9).

Considerando o caso de particulas separadas no plano transversal com 6 = 90

graus, temos:

1. ondas com polarizacdo plus, seguem as condicoes: hy = 0, hy > 0, a; o< z!, as o

—x?; com (x!,2?) = ((cosd, (seng).

2. ondas com polarizacdo cross, assumem as condicoes: hy = 0, hy > 0, a; < 22,

ay o< —x?.
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Figura 9 Diagrama das linhas de for¢a no plano tranverso. Polarizacao plus (a esquerda)

e polarizacao cross (a direita).

7

?

t\

\‘\ | o
oy N \ -~ e
< N R e
~ | 7 AP T
Ve Bl B
N e T e

\ !

b

FONTE: Creighton e Anderson (2011)

Para chegar a evolugao de como o vetor separagao evolui no tempo, partimos do
s - —= -
vetor unitério ao longo do vetor separagdo e = ¢ /¢ e a componente da acelera¢ao do

desvio geodésico nesta direcao é:

1 . 1. 1.
a=e;-a= —ERginCG =( <2h+sen290032¢ + zhxsen2056n2¢> , (3.53)
assumindo que uma particula estd em repouso com relagao a outra, encontramos:
1 2 1 2
¢(t) = ¢(0) (1 + §h+sen Ocos2¢ + 1+ ihxsen 956n2¢) : (3.54)

O desvio geodésico descreve a tendéncia de uma particula ao se aproximar ou
recuar de outra particula, enquanto movimenta-se sob a influéncia de um campo gra-
vitacional variando espacialmente. Para duas particulas em movimento com trajetérias
inicialmente paralelas, sob a presenca de uma forga gravitacional, pode acontecer das
trajetorias serem curvadas produzindo uma aceleracao relativa entre elas. No caso da
equacao do desvio geodésico o que causa essa curvatura ¢ o tensor de curvatura de Rie-
mann, levando a uma aceleragao relativa. Por isso, na equacao (3.49) foi assumida uma
dependéncia linear entre a; e Roo;-

Da equagao (3.54) obtemos as seguintes conclusoes:

0 ouf =

tempo. Isso acontece porque a onda gravitacional é transversal (dada a condigao,

e quando 0 = 180 graus, nao ha mudanca do vetor separacao ¢ com o

kA" = 0) e ndo afeta a distancia entre as particulas separadas ao longo da direcao

de propagacao.
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e por outro lado, quando 6 = 90 graus, ocorre uma mudanga maior no vetor separagao,
que é quando ( situa-se no plano tranversal. A rotagdo entre hy e hy depende em

2¢ (¢ é o angulo azimutal), entdo estes sdo campos quadrupolares.

Nos podemos ver o efeito de cada polarizagao na Figura 10.

Figura 10 Um anel de particulas no plano transversal de uma onda gravitacional passando.
A esquerda, o efeito causado pela passagem da onda gravitacional com polarizagao plus. A
direita, o efeito causado por uma onda gravitacional com polarizacao cross. A polarizagao
cross difere de uma rotagao de 45 graus com relacao a polarizacao plus.

. e=De e b8
.y p D S oo’

FONTE: Creighton e Anderson (2011)

3.2.1 Energia Transportada por uma Onda Gravitacional

Como acabamos de ver, as ondas gravitacionais produzem efeitos fisicos em parti-
culas préximas. As particulas se aceleram uma com rela¢ao a outra na passagem da onda
gravitacional. Logo, podemos perceber que esta onda carrega energia. O cédlculo desta
energia pode ser feito, desde que esteja associado com a radiacao gravitacional. Para isso,
pode ser considerada uma regiao do espago-tempo grande suficiente para conter muitos
comprimentos de onda da radiacao das ondas gravitacionais.

Temos do lado direito da equagdo (3.1) o tensor de energia-momento, que pode

ser escrito da seguinte forma:

C4

BI87TG

esse tensor é criado pela perturbacdo da onda gravitacional de primeira ordem. Para

Ta Gaﬁy (355)

fazer T, s gauge invariante, podemos desempenhar uma integral média sobre uma regiao
do espaco-tempo grande suficiente para conter varias oscilagoes de ondas gravitacionais.

Reescrevendo a equagao (3.55), encontramos:

4

c 1
Ta =35 _~ af — Fla s .
U te <R 7T 5R> (3:56)
e escrevendo o tensor de Ricci, como:
ort or:
— af B v
Ros = e 701’/; + 0500, — Tyt (3.57)

assumimos o seguinte:
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OhLT
1. adota-se as coordenadas harmoénicas no gauge-TT, entao: h&T =0, ok

Dk =0e
SURET = 0;

0T5...
57 hodem ser desprezados;

oxr™

3. usamos as equacoes de campo DhiTjT = 0.

2. todos os termos da forma

Apos considerar as aproximagoes feitas anteriormente, o tensor de momento-energia

resulta em:

A /onY. OnLT
T — TT 1) ) .
o 327TG< dzo 9P > (3.38)

Da equagao (3.58) obteremos uma expressao para uma onda gravitacional plana.

3

Assumindo uma onda plana viajando na direcdo x° e escrevendo a perturbacao métrica

em funcao do tempo retardado, temos:

hil =hlT(t = z/c) = ho(t — z/c)efs + hy(t — z/c)es, (3.59)

a perturbagao hiTjT ¢ uma combinacao das duas polarizacoes da onda gravitacional. Con-

siderando a rela¢ao (3.59) e que ezjezg = eYe;; = 2 e efe); = 0, podemos reescrever a

equagao (3.58) da forma:

C4

- 167G

As tnicas componentes do tensor momento-energia que nao desaparecem sao: Ty

Tos (h% + h2). (3.60)

= —cTys = —cT3y = *Ts3. Essas componentes representam a densidade de energia/fluxo
na direcao de propagacao da onda gravitacional. Para uma onda plana monocromética

com frequéncia w viajando na direcdo z = 23, temos:

hiih = Ajcoslw(t — z/c) + 0, ]ef + Axcoslw(t — z/c) + dx]es, (3.61)

a média na equagao (3.60) pode ser assumida como sendo uma média temporal ao longo
de muitos ciclos, (cos*w(t — z/c)) = 1/2, de modo que se substituirmos (3.61) em (3.58),

chegamos a expressao:

C4

327G
da mesma forma as tinicas componentes que nao desaparecem sao: Tyg = —clpz = —cT3g

= C2T33.

Tos WAL+ AZ), (3.62)
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3.3 Producado de Ondas Gravitacionais

As ondas gravitacionais resultam da aceleracao de massa. Os objetos astrofisicos
que geram as ondas gravitacionais experimentam uma reagao back-reaction a partir dessas
ondas. Para calcular a producao das ondas gravitacionais por um sistema dindmico sao

necessarias:
e a expressao de " far — field” para hy,,, que depende do movimento dos corpos;

e as equacoes de movimento dos proprios corpos para examinar as equagoes de movi-

mento para campo proximo, incluindo a perturbagao h,, de campo préximo.

As equacoes de movimento Newtoniana sao boas suficientes para descrever a di-
namica de "zona préxima'e incorporar a reacao da radiagao gravitacional com o chamado
back reaction que aplica energia e momento angular.

Até agora, temos considerado a natureza da radiagdo gravitacional na zona de
campo distante, ou seja, longe da fonte de radiagao, por meio da aproximacao de campo
fraco. No campo distante a perturbacdo métrica é radiativa e os campos sao solugoes
das equagoes de Einstein no vacuo. S6 que agora voltamos para o problema de conectar
a solucao de campo distante ao campo préximo para as equagoes de Einstein em um
espago-tempo sem vacuo.

Escolhemos as coordenadas harmoénicas em que a perturbacao métrica do traco
reverso satisfaz ao gauge de Lorentz e entao as equagoes de campo sao dadas como em
(3.12). Os termos no tensor de Einstein que sao de segunda ordem na perturbagao métrica,
podem ser pensado como uma fonte efetiva adicional para a perturbacao métrica linear,
que seria uma contribuicao da propria radiagdo gravitacional para o tensor de momento-
energia. Escrevendo as equagoes de campo definindo o tensor de momento-energia efetivo

728 para incluir tanto o tensor da matéria quanto os termos de segunda ordem, temos:

167G

iaﬁ_ B
OR™ = ——2 =78, (3.63)

C

Devido a condic¢ao do gauge de Lorenz, temos:

o 0 _—ua 167G O+
oxkt Ozt ct Ozt 0 (3:64)
logo, podemos escrever que:
orhe
A— (3.65)



Capitulo 3. Ondas Gravitacionais 71

que sao as leis de conservagao neste sistema de coordenadas. A solucao das equacgoes de

campo ¢ dada por:

4G 7t — |x — x| /c, X))

ct Ix — X/|

(%) = X, (3.66)

esta equacao pode ser resolvida tanto para a zona de campo longe quanto para a de campo
proximo.

A solugao de campo distante (far-field) conecta o campo gravitacional radiativo
com a dindmica da fonte que o gera. A zona de campo distante segue a condi¢ao: R <
Aog < r,onde R é tamanho da fonte, A\pg é o comprimendo da onda gravitacional e r é a
distancia da fonte. Esse tipo de aproximagao significa que |x —x’| ~ r é aproximadamente
constante sobre a fonte inteira. Seguindo essa e outras aproximacoes chegamos na seguinte

expressao:

—ij 2G 0?
R (t, x) ~ ¢o /x”x’”roo(t —r/e,a)dx, (3.67)

ctr o2
onde o termo do integrando representa o tensor de quadrupolo I(t). Reescrevendo a

solugdo (3.67) no gauge-TT, temos:

2G .
hil(t) ~ EI};T@ —r/ec), (3.68)
com
1

o segundo termo do lado direito faz IZQ;T trago livre.

Para a solucao de campo proximo ¢é necessario calcular as equacoes de movimento
que descrevem a dindmica da fonte, seguindo a condi¢do: R < r < Aog. No caso de duas
estrelas de tamanho R orbitando uma em torno da outra com velocidade angular w, a
solugdo de campo préximo é vélida quando R < r < ¢/w. No limite Newtoniano, pre-
cisamos apenas calcular o potencial Newtoniano para determinar a dinamica do sistema,

que pode ser dado por:

700 (¢, 26, "
O(t, ) _—G/ X) + 0TI EX) o (3.70)
x — x|

E expandindo o termo |x — x| 7! em poténcia de 1/r, obtemos:

M D x i §L’j$’il’j
r r3 2 b

o(t, 1) = —G [ +., (3.71)

onde M é a massa total, D' é o momento de dipolo e ¥ é o momento de quadrupolo.

Por causa da condigdo que R < A, hd uma regiao longe da fonte (r > R), mas na
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zona proxima (r < A) em que a gravidade Newtoniana permanece valida com uma boa
precisao. Nesta regiao, o potencial Newtoniano pode ser expandido em termos dos mul-
tipolos, como em (3.71). Se o observador move-se na zona radiativa (r = \), podemos
descrever a parte estatica do potencial Newtoniano em termos da massa e momento de
dipolo, que nao aparecem na emissao da radiagao gravitacional, mas o terceiro termo na
expansao de ®, envolvendo o momento de quadrupolo sem traco passa a ser descrito em
termos Newtoniano. Isto ocorre, porque os efeitos retardados, devido a emissao de OGs,
tornam-se significantes na zona de radiacao e a back-reaction, devido a radiacao das OGs,
podem mudar a forma desta correcao. Verifica-se que a back-reaction pode ser expressa

adicionando um potencial Newtoniano efetivo da forma:s:

Ly
reac — 5 dt5 '’

A existéncia de tal reacdo é uma necessidade fisica desde que a radiacdo de OGs

(3.72)

ocorre pela perda de energia e momento angular.
De modo que, a solugao de campo distante esta relacionada com o tensor de qua-
drupolo no potencial Newtoniano de zona préxima:
2G 1T
hi (t) ~ =&, (t—r/c). (3.73)

cAr

3.3.1 Luminosidade das Ondas Gravitacionais

Define-se como o fluxo da onda gravitacional: a quantidade de energia da radiacao
gravitacional dFE passando através de um elemento de area de uma esfera de raio r,
circundando a fonte de onda gravitacional em um tempo dt. O fluxo pode ser escrito,

COINoO:

dE 3 3
dAdt 327TG< rrhis’) 167G

lembrando que temos:

(h% +12), (3.74)

hil = hlT(t — z/c) = hy(t — z/c)efs + hy(t — z/c)e. (3.75)

Substitutindo a expressao hj;" ~ 2G/ c4riz;T(t —r/c) na equacao (3.74), podemos

reescrevé-la em termos do tensor de quadrupolo:

dE G

..Z' y ..TT
dAdt ~ 8mcir? szTlij ) (8.76)

sendo,

~TT 1
Ly = (PP — QPiijl)Ikla (3.77)

v
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Na fonte, a energia radiada por unidade de tempo em angulo solido df2 é:

dE 1G/1d d? 1 d?
= L) — iy —— (FRH, ; FIH 3.78
qtd 47rc5<2dt3< ) = ity g () o g )> (3.78)
sendo Py;d®/dt3(¥7) = —ff;d° /dt3(E;;). Para obter a luminosidade das ondas gravitacio-
nais, integramos sobre angulo soélido, resultando na seguinte expressao:
dE  1G | d&®
Log = — 1,19 3.79
T 5c5<dt3( )> (3.79)

O movimento dos corpos gera as ondas gravitacionais, que por sua vez carregam
energia. De modo que, deve haver uma reacao a radiacao gravitacional agindo de volta nos
corpos, aplicando conservacao de energia. Definimos entao, como auto-forga (self-force)
de um corpo, a forca que este mesmo corpo encontra como um resultado do seu proprio
campo gravitacional. Acontece que a auto-forga contém uma parte nao-conservativa e uma
parte conservativa. A parte nao-conservativa é responsavel pela radiacdo de energia e a
conservativa muda o movimento do corpo embora nao produza qualquer radiagao.

Nesse contexto, é definido como a for¢a de reacao a radiagdo, a seguinte expressao:

5
FRR — —igmxi ddf;j, (3.80)

essa forca ¢ obtida de um potencial de reacdo a radiacdo, encontrada na forma FIF =

—V®fE onde o potencial é dado por:

1G . .d°%;
RR __ 7 1]
P =580 v dts

esse potencial de reacdo a radiacao é adicionado ao potencial Newtoniano para obter

(3.81)

as equagoes de movimento para um sistema que inclue os efeitos de perda de energia
para as ondas gravitacionais. Além do limite Newtoniano, potenciais adicionais podem

ser introduzidos para descrever a reacao a radiagao.

3.3.2 Momento Angular Carregado pelas Ondas Gravitacionais

Uma particula se movendo sob a influéncia de um potencial de reacdo a radiagao
pode perder momento angular e energia. Entao a forga de reacao a radiacao pode ser usada
para obter uma expressao para o momento angular carregado por uma onda gravitacional.
A taxa de variagdo do momento angular de uma dada particula sob influéncia de uma

forca de reacao a radiacao é:

dJ
XX FiE (3.82)
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onde x é a posi¢ao da particula. Substituindo a equagao (3.80) em (3.82), encontramos

que o J é:

AT, = gwk / it E S, (3.83)

I e inte-

onde g;j; ¢ o simbolo de Levi-Civita. Como definido anteriormente Y = maix
grando por partes duas vezes, obtemos uma expressao para a taxa de momento angular

radiada por um sistema:

dJ; 2G d il
T 5 Uk<dt2 (IJZ{J )> (3.84)

3.4 Sistema Binario Orbitando

Assumindo um sistema binario composto por duas particulas pontuais com mas-
sas my e my em Orbita circular no plano ! — 2% e com vetor momento angular orbital
apontando ao longo do eixo x®. Nas coordenadas do centro de massa, estes corpos estao
em uma distancia constante r; e ro da origem de coordenadas.

Definindo os seguintes parametros, temos: a separacao orbital a = ry + 7y, a massa
total do sistema M = m; +my, a massa reduzida do sistema 1 = my.mo/M e a posicao de
cada particula é r = amy/M e ry = amy /M. Considerando esses pardmetros principais
do sistema binario, temos a seguir que as tinicas componentes diferentes de zero do tensor

de quadrupolo I;; sao:

1
I = §ua2(1 + cos2¢p), (3.85)
Lo,
Iy = gHa (1 — cos2¢p), (3.86)
Loy
Lis =1y = Ha sen2yp, (3.87)

onde ¢ = wt é a fase orbital e aumenta uniformente com o tempo. Para calcular a

perturbagdo métrica, derivamos duas vezes as expressoes (3.85-3.87) encontrando:

I = —2ua’w?cos2yp, (3.88)

Iy = 2pa’w?cos2yp, (3.89)

Lo = Iy = —2ua’w?sen2ep. (3.90)
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Os tensores de quadrupolo nos fornecem ainda as rela¢oes para as duas polarizacoes

das ondas gravitacionais:

4G pa’w?

hy = —————cos2 3.91
o= OO o2y, (3.91)
4G 2,,2
hy = —#sen?gp. (3.92)
ctr

A frequéncia da onda gravitacional é dada pela relacao fo; = 2f,p = w/m, a fim
de eliminarmos os parametros a e w, usaremos v = aw e da terceira lei de Kepler, temos
GMw = v*. Escrevendo v em termos da frequéncia da onda gravitacional, encontramos:

v = (TGM fo5)"?, (3.93)

em termos do periodo orbital,

2mGMN\ 3
- 3.94
Y ( P ) ! (3.94)
da separacao orbital,
GM\*
y— () , (3.95)
a
da fase orbital,
v\3 3t
=wt=|—-) 5 3.96
v <c> GM ( )
A perda de energia do sistema vem da energia orbital. A energia do sistema é dada
por:
1 G 1
E = imlvf + §m2v§ o i —§,uu2, (3.97)

e a luminosidade das ondas gravitacionais é:

1G /d, , 5 5 32¢° 5 (v\'1°
Log = 5 <dt3([11 + 15 +21I5) ) = EE"? (c) , (3.98)
onde n = p/M é arazao de massa simétrica. Assumindo que L,;, = —dE/dt, encontramos:
dlv/c) 32v & [v\?
= - . 3.99
dt 5 GM (c) (3.99)

3.4.1 Tempo de Coalescéncia

Para calcular o tempo de coalescéncia 7. de um sistema binario dominado pelas

ondas gravitacionais, integramos a equacao (3.99) e expressamos esse tempo em termos
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dos principais parametros discutos até aqui, como velocidade inicial vy, periodo orbital

Py, separacao orbital ag e frequéncia da onda gravitacional fy:

702%56776124 <UCO>_87 (3.100)
Te ™ 255677 chy (25(5?\4)8/3’ (3100
e 255677 iy (CGQJ(EY (3102
Te= 255677 ch <7TGC]\34 f0>8/3' 10
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4 Codigo e Modelagem Numérica

Neste capitulo é apresentado o cdédigo PHANTOM e descrita a fundamentagao
analitica do método Smoothed Particle Hidrodynamics (SPH). A abordagem SPH é bas-
tante apropriada para o proposito deste trabalho, visto que esta investigacao é baseada
no decaimento gravitacional de um par de BNSMs, em que a componente primaria é

circundada por um disco de gas inclinado.

4.1 Cédigo PHANTOM

A abordagem SPH resolve as equagoes hidrodindmicas na forma Lagrangiana,
interpolando quantidades em um conjunto de particulas pontuais. Neste tipo de método
numérico a resolugao depende no niimero de particulas, ou seja, ¢ maior em regides mais
densas. O cédigo 3D PHANTOM foi escrito por Daniel Price (PRICE, 2007; LODATO;
PRICE, 2010; PRICE; FEDERRATH, 2010; PRICE, 2012; PRICE et al., 2018).

4.1.1 Cbdigo baseado no método SPH
4.1.1.1 Teoria de Interpolacdo de Kernel

A abordagem SPH é fundamentada na definicdo de um conjunto de particulas
pontuais, em que cada ponto possui massa e posicao proprias. Cada particula possui
valores de um conjunto de quantidades, tais como velocidade, densidade, energia térmica,
entropia, entre outros. Para calcular quantidades continuas de particulas pontuais é usada
a Teoria de Interpolagao. Para isso é necessario desenvolver um método matematico que
expresse uma func¢ao continua comecando dos valores que sdo assumidos em uma funcao
discreta, que no caso da abordagem SPH é sem grid, isto é, um conjunto de pontos no
espaco.

Considerando uma das quantidades A e definindo A(r), temos a seguinte identi-
dade:

/A o(r —r')dr’ (4.1)

onde A é uma varidvel escalar arbitraria e ¢ ¢ a funcdo delta de Dirac. Esta integral é

aproximada por:

— / A YW (r — ', h)dr’ (4.2)

onde substituimos a func¢ao delta por um smoothing kernel, W, com largura finita, h.

Onde W tem duas principais propriedades:

/W(r Y h)dr =1, (4.3)



Capitulo 4. Céddigo e Modelagem Numérica 78

lim W(r —1',h) =d(r —1'). (4.4)

h—0
Agora, a integral (4.2) é discretizada em um conjunto finito de pontos de interpo-

lacdo, ou seja, as particulas:

A(I'/) / N g/ al Ap
A(r) :/ W — v h)p(r)dr & S my W (r — 1y, B) (4.5)
P (I‘ ) b=1 Po
na equacao (4.5) substituimos a integral por um somatério e o elemento de massa com a
massa da particula, m, = p(r’)dr’. O somatério interpolado na equagdo acima ¢é a base
para todo o formalismo SPH. Esse somatorio apresenta uma forma geral de um interpo-
lante de uma quantidade em qualquer ponto no espa¢o A(r) de quantidades definidas nas
proprias particulas (Ay, pp, mp). No caso dos termos de gradiente podem ser calculados

diretamente pela derivada da equacao (4.5):

_9 Alr') r—r r)dr =~ mé r—r
VAR = g [ W e = N W =), (40

substituindo A por A na equacio anterior, temos expressoes similares com quantidades

vetoriais, tais como:

Ar) = ZmbﬁW(r — 13, ), (4.7)
b Pb
A,
V-Ar) = Zmbp— -VW(r —ry, h), (4.8)
b b
Ay
VxAr)=—> my— x VW(r — 1y, h), (4.9)
b Pb
VIA(r) = Y my=2V'W(r — 1y, h). (4.10)
b Po

4.1.2 Estimador da Densidade em SPH

A estimativa da densidade para uma distribuicao arbitraria de N particulas de
massas pontuais acontece por meio de trés abordagens diferentes, como apresentada na

Figura 11.
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Figura 11 Diferentes abordagens para a estimativa da densidade de uma distribuicao de
massas pontuais.
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FONTE: Price (2012)

A primeira abordagem (painel esquerdo), por meio do método particle-mesh calcula
a densidade simplesmente dividindo a massa contida em cada célula do grid pelo volume.
O segundo método (painel do meio) constréi um volume esférico em torno da amostra de
pontos incluindo sempre o mesmo niimero de particulas vizinhas, ou seja, ¢é retirado o grid
e calculada a densidade baseada na amostragem local da distribuicao de massa. Por fim, o
método SPH (painel direito) possui uma abordagem que consiste no calculo da densidade
usando uma soma ponderada sobre as particulas vizinhas. O codigo PHANTOM se baseia
nesta ultima abordagem e a seguir vamos descrevé-la em detalhes. De tal modo que, se

substituirmos A por p na equagao (4.5), teremos como resultado a estimativa da densidade
em SPH: v
p(r) = myW(r — 1y, h), (4.11)
b=1
onde W é uma fun¢do ponderada com dimensoes do inverso do volume e h é um para-
metro de escala. Como mencionada anteriormente W também é referida como smoothing
kernel e precisa satisfazer algumas propriedades, como a equagao (4.3) (a conservagao de
massa total implica na condi¢ao de normalizagdo) e na equagao (4.4). Além dessas propri-
edades fundamentais, existem outras propriedades de kernel que se satisfeitas garantem
precisao na estimativa de interpolac¢do, como uma ponderagao positiva e "smoothness";
simetria esférica, que implica em W (r' —r, h) = W(|r' —r|, h); estimativa de A(r) poderia
nao ser afetada por pequenas mudancas no nimero de particulas proximas e eficiéncia

computacional.

Uma escolha que satisfaz as propriedades acima é a Gaussiana:

1 (r —1')?
W(rx—1r,h)= ——exp |——" 4.12
v = e | -5, (1.12)
onde d é o nimero de dimensoes espaciais. Contudo, o uso de uma funcao de suporte
compacto como kernel possuem vantagens, como a suposi¢ao de valores diferente de zero
em um dominio finito, limitando o somatério em uma lista bem definida de particulas

vizinhas.
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O kernel mais usado em SPH sao as fungoes B-spline de Schonberg, gerado como
transformada de Fourier:
1 [ [sen(kh/2)]"
M, (2. h :7/ senikh/2) k) dk. 41
(@h)=or | [ kh/2 1 cos(kz) (4.13)

O uso de um kernel de suporte compacto pode sempre ser mantido como uma regra

valiosa do SPH para prevenir eventuais desencontros na interpretacao fisica das equacoes
SPH.

4.1.3 A Variacdo do Parametro h

A escolha de h é extremamente importante para os kernels de suporte compactos.
Se tivéssemos um nimero arbitrario de particulas regularmente deslocadas (como em um
grid) poderiamos usar o mesmo h em todo o conjunto de particulas, ja4 que o niimero de
particulas contido no suporte compacto seria praticamente o mesmo para cada uma. No
entanto, se apenas considerarmos um deslocamento aleatorio das particulas, o uso de um
unico h para todas elas acabard por afetar a precisao, ja que algumas particulas podem
nao ter vizinhos.

Para aumentar a resolugao em formulagoes SPH modernas, cada particula tem seu
proprio h associado que determina o seu raio de interacao de acordo com as condigoes
locais (PRICE; MONAGHAN, 2007). De tal modo que, h torna-se uma escolha natural

para levar em conta a densidade numérica local de particulas:

h(r) o n(r)~Y4; (4.14)

n(r) = Z[W(r — 13, h(r))], (4.15)

b
sendo n(r) o nimero de particulas por unidade de volume. Para particulas de massas
iguais, este é equivalente a fazer h proporcional & prépria densidade, desde que 1/n = m/p.

Calculando na posigao da particula a, temos as seguintes equagoes (PRICE, 2012):

p(ry) = ZmbW(ra — 15, h(r,)), (4.16)
o\
h(re) =n (/)(1) ; (4.17)

sendo 7 o parametro especificando h (nAx, = h) em unidades da distdncia média entre as

particulas (m/p)/?. O cédigo PHANTOM implementa a formulacio SPH completa com
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h varidaveis. Quando uma formulagdo auto consistente nao é empregada é mais preciso

usar uma média simples sobre kernels:

1
5

Considerando a relagdo dada nas equagoes (4.16) e (4.17) é aproximadamente

Wab = Wab(ha) + Wab(hb)]. (418)

similar manter a massa dentro de uma esfera "smoothing'constante, desde que em 3D,

tenhamos:

4
My = | pdV ~ ZxBipa (4.19)
Va

onde Rpe, € 0 raio de kernel ou o raio de suporte compacto, que atua como o raio de corte
adimensional de W em 2h, assim M,,; = constante e que implica em h®p = constante.
O parametro de proporcionalidade 1 pode ser relacionado com o nimero médio de

vizinhos (Nyeign) de acordo com:

— 4
Nneigh = gﬂ'(Rkernn)S? (420)

onde Ry, = 2 em trés dimensoes.

Matematicamente, a equagao (4.16) é para obter diretamente derivadas envolvendo
h. Esta equacao é independente do tempo e dependente somente da posicao e da massa
das particulas, o que leva ao calculo do campo de densidade de particulas de massas
pontuais (PRICE, 2012).

4.1.4 Derivadas na Teoria de Interpolacao

4.1.4.1 Derivada Primeira

O gradiente da quantidade A pode ser calculado apenas transferindo derivadas de
W. Escrevendo o gradiente de (4.5), temos:
N Ab

VA(T(I) = mb?vw(| r, — Iy |7 ha)7 (421)
b b

e expandindo A(r’) em torno de r, encontramos:

A
04, S 1y — 1) Vo W, (4.22)

my
VAr)~ A, Y —V Wy +
<> % Pb ’ Oor* p Pb

com Wy, = W(| ro — 1y |, h). Esse resultado é valido se as seguintes condigoes sao satis-

feitas:

ST, W, & 0, (4.23)
b Pb
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Sy — 1)V Wy & 1. (4.24)
b Pb

Substituindo (4.21) no lado esquerdo e subtraindo o primeiro termo do lado direito da

equagao (4.22), temos:

Aq
Z mb—bVaWab I'b - ra vaWaba (425)
b pb b
onde podemos rescrevé-la da forma:
my 8Aa my
—(Ap — AV Wy = — > —(rpy — 1)V W 4.26
2,,:,Ob(b ) ’ 8r0‘§b:Pb(rb ro) ’ (4.26)
Assumindo a condigao (4.24), obtemos:
8Aa my
=N 2(A, — AV W 4.27
Hre Zb: . (A ) b (4.27)

Uma abordagem geral que segue varias formulagoes possiveis para derivadas pri-
meiras, pode ser encontrada introduzindo fungoes diferenciaveis arbitrarias ® e 1/® ao

invés de p:
1
PVA+ AVE = V(PA) — VA = Z[V(®A) - AVO), (4.28)
1 1 A 1 A
- ——v(Z 3 |— 2 A
SVA+ AV V((I))—)VA [qﬂVAJrV((D)}, (4.29)

onde podemos escrever da seguinte forma:

o,

VA, => — <I> (Ap — Ap) ViWa, (4.30)
b a
o o,
=2 51’,4@ + g AV W, (4.31)
b a b

Escrevendo a formula geral para o caso vetorial, temos:

Ay = Y S - AP W, (432)
b a
FAL = Zmb ( Al 4 A2> IW . (4.33)

Veremos que as equagdes de movimento assumem a forma como nas equagoes (4.31)
e (4.33), que nao sdo as estimativas mais precisas para derivadas primeiras, mas tem
algumas vantagens intrinsecas sobre a formulagao (4.30 e 4.32) que desaparecem para A

constante.
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4.1.4.2 Derivada Segunda

Derivando duas vezes a férmula de interpolagao, equagao (4.5), obtemos:

A
Veve A=Y mbp—:ngﬁVVab. (4.34)
b

No entanto, a diferenciacao direta da segunda derivada da equacao acima fornece
um resultado impreciso. Alguns problemas gerados dessa diferenciacao estao relacionados
com a posicao e o comportamento nao-fisico das particulas, como a tranferéncia de calor
de particulas frias para quentes no caso do laplaciano. Uma expressao geral mais precisa

para derivada segunda, no caso 3D é:

F(|rap|)

4.35
|rab| ( )

VevPA, = 3 AR (58,8 ,56°7)
b Pb

onde 5%, pode ser substituido por (d + 2)t,, onde d é o nimero de dimensoes espaciais.
A equagao (4.1.4.2) é uma férmula geral, mas escrevendo-a em termo dos operadores que

precisamos, por exemplo, o Laplaciano para uma quantidade escalar A é:

F(jrul)

4.36
T (4.36)

V2A, =23 24, — A))
Pb

O gradiente do divergente ¢é obtido estabelecendo S = k e contraindo em 4.1.4.2:

F(|r,
VeVPAs =3 Tt (54, - £)F — Aab]M (4.37)
b Pb |rab|
combinando as equagoes (4.1.4.2) e (4.1.4.2), temos:
mb A A Fab 1 1 2
— (A - Tap)T4 =-V(V-A)+ —V-A. 4.38

4.2 Equacées SPH

,Nesta secao descreveremos as equagoes SPH por meio do formalismo Lagrangiano

e discutiremos sobre as propriedades de conservagao.

4.2.1 Equacoes de Movimento

Apés termos descrito a Teoria de Interpolagao de Kernel, obteremos as equagoes de

movimento com a discretizacdo especifica das equagoes hidrodindmicas usando o forma-



Capitulo 4. Céddigo e Modelagem Numérica 84

lismo Lagrangiano. Inicialmente, come¢amos nosso calculo com a expressao lagrangiana
classica, dada por:
L=T-YV, (4.39)

onde T e V sdo as energias cinética e potencial, respectivamente. A lagrangiana para um

fluido nao dissipativo ¢é escrita na forma:

L= /[,ov2 —u(p, s) — @]dV, (4.40)

onde u ¢ a energia interna, v é a velocidade do fluido e ® ¢ a energia gravitacional. Para
um sistema de massas pontuais com velocidade v = dr/dt e energia interna por unidade

de massa, temos:

L= Zmb[ v2 — uy(py, 53) — Py (4.41)

onde u ¢ escrito como uma funcao das varidveis termodindmicas: densidade (p) e entropia
(s). As equagoes de movimento para tal sistema podem ser derivadas do principio de
minima acao:

S = / Ldt, (4.42)

tal que,

58 — / SLdt =0, (4.43)

onde ¢ é a variagao com relagao a pequena mudanca nas coordenadas da particula ér. Con-
siderando que a lagrangiana pode ser escrita como uma fungao diferencidvel das posi¢oes

e velocidades das particulas, temos:

55 = / ( 5v+7 5r> dt = 0. (4.44)

Fazendo integracao por partes e assumindo que év = d(dr)/dt, onde d/dt = 0/0t +v -V,

5S = /{l <8L> gﬂ 5r}dt+[gi-5rlt —0. (4.45)

to

encontramos:

Se assumimos que a variacdo desaparece nos tempos iniciais e finais, uma vez que Jr é
arbitrario, a equacao de movimento dada pelas equacoes de Euler-Lagrange para uma

particula a é:

d [ OL OL
e (8%) ~ o = 0. (4.46)
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Escrevendo os termos da Lagrangiana (4.41) como uma fungao das coordenadas e veloci-

dades das particulas, temos:

ng — MaVa, (4.47)
3% Ops
= — 4.4
ara Z 8ra’ (4.48)

como u ¢ uma funcao de p e s, assumimos a entropia constante, ou seja, sem dissipacgao.

Da primeira lei da Termodindmica, temos:

dU = TdS — PdV, (4.49)

onde 0Q) = T'dS é o calor adicionado ao sistema e )W = PdV ¢ o trabalho realizado pela
expansao e compressao do fluido. No caso do SPH, o volume nao ¢ calculado diretamente,
mas é usada a estimativa do volume V = m/p e a mudanga no volume dV = —m/p*dp.

Escrevendo as quantidades por unidade de massa, temos:

P
du =Tds + —dp. (4.50)
p

Assumindo a entropia constante, isto é, o elemento de fluido nao troca de calor com o
meio externo e tem uma equacgao de estado adiabéatico, a mudanga na energia térmica é

dada por:

%| _r
opy " p*

Para obter o gradiente da densidade na equacao (4.48), podemos derivar a equagao

(4.51)

(4.11) da particula b com relagao as coordenadas da particula a, encontrando:

GWab hb)

a

Ipe .
or. = ch (Oba — Oca), (4.52)

onde Wy = W (rp —re, hp), Opa € 0y sdo fungoes delta de Dirac referindo-se aos indices das

particulas. Temos assumido ainda que, o h é uma prépria fungao da densidade, h = h(p),

surgindo o termo €2, para o gradiente de h dado por:

OWpe(hy) Ohy,

Q=1- . 4.53
’ Z " 0h, opy (4.53)
onde para a relagdo h — p, a derivada é escrita como:
oh h
= (4.54)

o pd
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onde d é o nimero de dimensoes espaciais. Substituindo as equagoes (4.51) e (4.52) em
(4.48), temos:

8Wbc hb)

5ba - 50(1)- (455)

8ra: Z 2262

Substituindo as equagoes (4.47), (4.48), (4.55) em (4.46), encontramos as equagoes de

movimento das equagodes de Euler-Lagrange escrita na forma:

(4.56)

dva:_Z [

Para um h constante, a equagao acima pode ser escrita de forma simplificada:

Pu OWalha) | Py 0Wa(h)]
apa 81'a prb 8ra

dva

- —Zmb ( L ) Vo Wap (4.57)

pa pb

4.2.2 Propriedades de Conservacao

As propriedades de conservacao seguem diretamente das simetrias na Lagrangiana
original e na estimativa de densidade SPH. As propriedades interessantes das equagoes

de movimento sao as conservacoes do momento linear e angular:

i Zmava Z ma = — Z Zmamb (Pa Pg) VoWa =0, (4.58)
dt = Pe Py
d dve\ P B N
pm Zra X Mg Vg = ;ma (ra X — ) = Za:;mamb <p§ + p%) ro X (tq — 1) Fy = 0.
(4.59)

O duplo somatério na equagao de conservagao do momento linear (4.58) é zero por causa
da antisimetria no gradiente de kernel e a conservacao se da propriamente porque a
Lagrangiana e a estimativa de densidade sdo invariantes a translagoes. Na equacao de
conservagao do momento angular (4.59) é adotado o gradiente de kernel escrito na forma
VW = rabFab e o ultimo termo é zero devido a antisimetria no somatoério duplo, ja
que (r, X 1) = —(rp X ry). A conservagdo do momento angular acontece uma vez que a
Lagrangiana e a estimativa de densidade sao invariantes a rotacoes das coordenadas da
particula. Embora as equagoes de movimento dependem somente nas posigoes relativas
das particulas, existe uma dependéncia no valor absoluto da pressao, como nas equacoes
(4.56) e (4.57) que contém a forca entre as particulas, que ndo é nula mesmo quando a
pressao ¢ constante (PRICE, 2012), (MONAGHAN, 1992).
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4.2.3 Termodinamica

Partindo da equagao (4.51) podemos obter a equagao de evolugdo para a energia
interna:
du, P, dp?

= ——. 4.60
at  p? dt (4.60)

Fazendo a derivada no tempo da equacgao (4.16) e substituindo em (4.60), podemos escre-

ver a equacao de evolucao para a energia interna na forma:

du,
dt = Zmb - Vb VWab(ha). (461)
(l a b

Para obter a equacao de energia total, partimos da Lagrangiana por meio da

Hamiltoniana:

H= Zva ——L Zma< (s +ua>, (4.62)

que ¢é definida como a energia total das particulas SPH e escrevendo sua derivada no

tempo, temos:

dea dva dua

a

Substituindo (4.56) e (4.61) em (4.63), obtemos:

E_g ——ZZmamb[ Pp Vi - VaWap(ha) +

Y Wab(hb)] =0.
(4.64)

A equagao (4.64) nos mostra que a energia total também é conservada pela abor-

prb

dagem SPH. A conservacao da energia total acontece devido a dois fatores: simetria da
Lagrangiana (equagao 4.40) com relagdo ao tempo e a sua invaridncia no tempo a trans-
lagoes. Podemos escrever ainda, a partir da (4.64), a equacao de evolugao sem dissipagao

para a energia especifica e:

de,, P,
= — . ) 4.
di zb: my Qapa Vyp VaWab (h ) prg Vg Va Wab(hb> ( 65)

Até agora, temos assumido entropia constante em nossas equagoes, isso implica
que o aquecimento ou resfriamento dos elementos de fluido é devido apenas a compressao
ou expansao do gas. Quando adicionamos uma fonte de calor, por exemplo uma particula
sink, dentro do elemento de fluido (ou seja, dissipagdo devido a viscosidade ou emissao
(absor¢ao) de luz), precisamos levar em consideracdo a varia¢ao na entropia. Para isso,

podemos escrever as seguintes equagdes usando uma fungao K (s) dependente da entropia
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variavel (SPRINGEL; HERNQUIST, 2002). A equagao de estado de um gas ideal fica,

portanto:

P=K(s)p. (4.66)
A equacao da energia térmica pode ser escrita como:

K(s)

= ——2p! 4.67
e a evolugao de K é dada da seguinte forma:
dK —1/(d Pd —1/(d
a7 du _Ldpy _ 7 Ll I (4.68)
dt pr~b \dt  p?dt prt \dt),..

se choques ou viscosidade estao presentes deve-se adicionar um termo que envolva:

dt pg_l

N
ak, 7_1Cgﬁﬁw ;Z;f%ymmwﬁvgnh (4.69)
onde I, é o tensor viscoso.

A suposicao da funcao K é referida como a forma de conservacao de entropia da
abordagem SPH. No entanto, esta denominacao pode ser um pouco ilusoéria, ja que a
conservagao de entropia também ocorre com a consideragao da equagao (4.51) (PRICE,

2012).

4.3 Viscosidade em SPH

Podemos obter a viscosidade de um disco de acregao usando o termo de viscosidade
artificial, como veremos adiante. Os termos de viscosidade artificial em SPH sao obtidos
diretamente como representagoes numéricas da derivada segunda da velocidade. Para isso

usamos uma formulagao integral baseada na primeira derivada de kernel SPH.

4.3.1 Termos da Viscosidade Artificial e Dissipacao Switches

Como vimos anteriormente na secdo 4.2, a abordagem SPH deduzida a partir
do formalismo Lagrangiano conserva massa, momento linear, momento angular, energia e
entropia. Mas em casos, como o0 nosso, que queremos investigar o decaimento gravitacional
pela perda de energia e momento angular de objetos astrofisicos altamente dinamicos, os
termos dissipativos devem ser adicionados nas equacoes SPH. Nesse contexto, o gas dissipa
energia através de choques, convertendo energia cinética em calor. Um fendmeno onde a
descontinuidade em densidade e pressao de um fluido aparece quando existe movimento

supersénico do mesmo tipo. A propagacao de um choque € o resultado de uma perturbacao
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nao-linear, como uma compressao ou aceleracao da velocidade muito maior do que a
velocidade do som.

Na abordagem SPH, assumimos que as quantidades sdo suavizadas em h (smo-
othing length, que é a menor escala espacial), entao descontinuidades nesta escala nao serao
resolvidas pelos metddos numéricos. Para lidar com os choques, precisamos de um termo
para tratar descontinuidades na proximidade da frente de choque. Em c6digos numéricos
baseados no metédo SPH, normalmente o choque ¢ estendido até alguns h para lidar com
os gradientes finitos e controlar a evolugdao. O termo dissipativo adicionado nesse caso
surge somente na presenca de choques. Este mecanismo garante que a quantidade correta
de energia seja dissipada na regiao do choque, recuperando o comportamento assintotico
longe do choque.

A formulagdo padrao da viscosidade artificial é dada por (MONAGHAN, 1992):

dv Cs ,ablab + BAV:U’ b
Y)Y = Sm @3 i Fu, (4.70)
< dt >diss Z pab
Eabvab *Tap
= abVab Lab 471
Har = (4.71)

onde as quantidades barradas indicam médias, como nos casos da densidade pa, = (pa +

AV e B4V 530 adimen-

py)/2 e da velocidade do som € 45 = (€544 Csp)/2. Os pardmetros a
sionais e geralmente assumem os valores: « = 1 e § = 2. A fungao F representa a parte
escalar do gradiente de kernel, V, Wy, = T, Fy. O termo com p? torna-se dominante no
limite de choques fortes, quando as diferencas de velocidade sao altas. Em caso contrario,
o termo linear domina.
Na equagao (4.70) a quantidade correspondente ao bulk do termo dissipativo é
dado por:
I, _@Avés,ab/fab + ﬁAvuib’ (4.72)
Pab

as dimensoes fisicas de II é pressao sobre o quadrado da densidade. Sabendo disso, pode-

mos adicionar essa quantidade a equacao (4.57):

d a b
> - Z ( 5 + Hab) vaWab7 (473)
pa P

para tratar os choques, a viscosidade artificial tem que ser adicionada ao calculo da
evolugao do fluido apenas para as particulas se aproximando, no caso quando o fluxo
é convergente, Vg, - I'yp < 0. A viscosidade desaparece quando v, - ro, > 0, que é quando
as particulas estao se afastando.

Uma dos pontos mais importantes que deve ser destacado é que, a dissipagao (ou

termo artificial) é aplicada & descontinuidades, mas que tal dissipagao é efetivamente
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desligada nas partes suaves do fluxo por switches apropriados, ja que ela pode resultar em
fontes de viscosidade e condutividade nao fisicas na simualagao do fluido. Por esse motivo
o uso de switches, ligam e desligam termos artificiais para prevenir efeitos nao desejados
onde nao é necessario. Os "switches" atuam nos valores dos parametros « e «,, fornecendo
uma lei de evolugao no tempo.

Em cédigos SPH, como o PHANTOM, a viscosidade artificial na presenca de
choques é controlada pelo switch de Morris e Monaghan (1997) que sugeriram o pardmetro
a para ser individual a cada particula, de modo que, longe dos choques, a dissipacao

artificial é reduzida ao minimo, que deve seguir uma equacao de evolucao da seguinte

forma:
daV oV _ qAV
a_ _ _“%a min 4 G . 4.74
dt Ta + ( )

onde S é um termo fonte que cresce em discontinuidade, dado por:

S, = max(0,—V - v). (4.75)

AV

4V ¢ aviscosidade artificial para cada particula que decai exponencialmente

AV

min

O parametro «
AV

S (em geral, é assumido o valor «;, = 0.1) no tempo 7,, que pode ser definido

para «

CcOomao:

§esa’

é restrito ao valor maximo «

Ta

(4.76)

Vv A

AV ~ 2. Adicionando o

com ¢ = 0.1 e o crescimento de o

termo dissipativo (4.72) & equagdo de evolugao da energia interna, temos:

du, P,
di = Z my (2 + Hab) Vab * VaWab. (477)
b a

A viscosidade artificial no c6digo PHANTOM ¢ implementada com base no traba-
lho de Morris e Monaghan (1997) que sugeriu uma formulagao mais abrangente para tratar

também choques ultra-relativisticos. Lodato e Price (2010) adotam a seguinte forma:

AV
4y

ViWas(hs)| , (4.78)

prg

dv, q5"
= — my V.W, b(h ) +
< dt )dz’ss ; lQapZ o ‘
onde o termo ¢4V ¢ a viscosidade artificial que ¢ introduzida em SPH para capturar
choques e prevenir interpenetracdo de particulas, e assume as seguintes condigoes:
g

1 .
= §azl4vpavsig,a|vab : rab|7 (479)

para vg, - Ty, < 0 e quV = 0 no caso vy, - Tep, > 0, sendo a velocidade do sinal dado por:

Usig,a = CS,a + ﬁAV‘Vab : IA‘otb‘- (480)
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Por simplicidade, consideramos o caso de h constante, isso implica em manter 2 = 1 e
agora substituindo a equagao (4.79) na forma adotada por Lodato e Price (2010)(4.78),

encontramos:

AV

dv, my | 5 Usiga alj‘va-g b
—_E AN aa” 24 21 [ Vap - Tap|Tap Eub- 4.81
< dt )diss . 2 [ Pa Pb [Vab - TaplFap Fap ( )

Assumindo os pardmetros «, cs e p constante sobre o raio de kernel, podemos reescrever

a equagao (4.81) da forma:

dVa Oéfv'vsi a A 1A
( dt ) = — Zmbig’\vab . rab‘rabFab' (482)
diss b Pa

Reescrevendo a equacao de evolucao da energia térmica com o termo da viscosidade

artificial, temos:

du my
(dt>diss a Z Pb

em que Fyy = [Foy(ha) + Fap(hs)]/2 e v, é a velocidade do sinal que aparece no termo de

sig

1 _
ia‘wvsig(vab SPay)? auv;g(ua —up) | Fap, (4.83)

condutividade artificial, com o coeficiente «,,, dado por:

P, — P,

v, = 1Fa = B} (4.84)
Pab

Price (2008) introduziu a velocidade do sinal para a equagao de condutividade, ja

que vg;, apresenta uma boa propriedade, desaparecendo quando o equilibrio de pressao
é estabelecido através da descontinuidade, isso evita difusdo de calor nao desejada onde

nao é necessaria.

4.3.2 Viscosidade Fisica do Disco Assumindo a Viscosidade Artificial

A equagao de Navier-Stokes para a aceleragdo de um fluido viscoso é dada a seguir:

dv 1
— =—-VP : 4.85
o pV + V.o, ( )
onde V -0 = 9;0;; e 0;; ¢ dado por:
2
gij =1 ((%-Ui + Ojv; — gv : VO'Z‘j> +(V - voy,, (4.86)

sendo 1 o coeficiente da viscosidade shear relacionado a viscosidade shear cinematica
v =mn/p e ( é o coeficiente da viscosidade bulk, relacionado & viscosidade de volume
Coot = (/p. Assumindo os coeficientes da viscosidade constantes, a equagao de Navier-

Stokes assume a forma:

v 1
b — VP uViv ((+n)

V(V-v)
dt 3 ’

; (4.87)
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A pressao esta relacionada a densidade pela equacao de estado localmente isotér-

mica:

P = c(R)p, (4.88)

onde a velocidade do som uma funcdo do raio esférico R = /22 + y? + 22 é dada por:

cs(R) = csoR™% (4.89)

O valor adotado neste trabalho foi ¢ = 3/4.
Adicionando a equagao de movimento SPH (4.56) as viscosidades shear e bulk e o

termo adotado por Lodato e Price (2010), encontramos:

vy =Y"m S VIiWap(ha) + gj VI Was (hs) (4.90)
dt - - b Qapg aVVab\lla pr% aVVab\ltb)| » .
onde S% ¢ dada pela expressao:
. 2\ Ok o’ ov?
s [ s (o 2) 28] (254 20)
¢ |-ty + (o= S G o (2 25) . aa

Assumindo a identidade (4.38) obtida da derivada segunda na Teoria de Interpo-

A

lacdo, faremos A = v e multiplicaremos o termo « Vvsig|rab| para encontrar:

AV
ot v A 1 1
— Zmbwh’ab : rab‘rabFab = gaAVUsig’rab|v(v ' V) +

P TOQAVvsig]rMVQV, (4.92)
b a

que corresponde ao termo dissipativo (4.82). Comparando a equacao (4.92) com os termos

na equacio de Navier-Stokes, envolvendo as quantidades V(V - v) e V2v, obtemos:

1

U EaAVvsig|rab|, (4.93)
1

R~ 80/4‘/1)5,~g|1“ab|. (4.94)

A viscosidade fisica de um disco de acrecao é dada pela parametrizacdo de Shakura e
Sunyaev (1973):

v = agscsh, (4.95)

sendo agg um coeficiente constante. Para usar a viscosidade artificial para representar
a viscosidade fisica do disco Shakura e Sunyaev (1973) sdo necesséarias pequenas modi-
ficiagoes da formulacao apropriada para tratar choques. Lodato e Price (2010) discutem

algumas dessas mudancas:
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1. a viscosidade pode ser aplicada para particulas tanto se aproximando quanto se

afastando;

2. o termo 4V na velocidade do sinal Usig (4.80) pode ser desconsiderada, desde que

seja assumida a igualdade vy, = cs;

3. o termo ¢V pode ser multiplicado por um fator h/|rq|, semelhante ao esquema da

viscosidade artificial de Monaghan (1992), que nos leva a uma expressao da seguinte

1 .
forma, ¢!V = §aAVpacsva|Vab . rab|m;
a

4. o termo a?V pode ser tratado como uma constante e entdo nenhum tipo de switch

precisa ser usado.

Entao a viscosidade artificial para um disco de acrecao adota as seguintes expres-

soes:
vV~ io/‘VcSh (4.96)
10 ’
av L oay
¢ = g2 csh. (4.97)

Comparando a parametrizagido de Shakura e Sunyaev (1973) dada pela equacao (4.95)

com a expressao (4.96), temos a viscosidade agg:

~—atV {h) (4.98)

onde (h) é a média azimutal de h. Para simular um disco com o coeficiente agg uniforme,

é preciso estabelecer um valor constante para a razao (h)/H.

4.4 Subrotina do Decaimento Gravitacional no Cédigo PHANTOM

Nesta secao, falaremos sobre a implementacao do decaimento gravitacional feita
no c6digo PHANTOM por Cerioli, Lodato e Price (2016). A abordagem assumida pelos
autores foi a partir do momento em que a dindmica da binaria de buracos negros torna-
se dominada por torques gravitacionais. Nesse estagio de evolucao do sistema, o par de
buracos negros comeca a perder energia, devido a emissao de ondas gravitacionais e entao
a separagao entre as componentes da bindria decai (PETERS, 1964).

No c6édigo PHANTOM, o movimento dos buracos negros segue as equagoes (2.107
- 2.110), sem que um sinta a presencga do outro. A massa unitaria em unidade do c6digo
assume o valor de uma massa solar, uy; = 1Mg. Para fixar as unidades de comprimento

(ur) e de tempo (ur), Cerioli, Lodato e Price (2016) procederam por fazer as equagoes
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(2.99) e do periodo (T = 2/7) adimensionais, onde Q = (G M, /a®)'/?. As quantidades

como um fator adimensional multiplicado pela unidade fisica u, sao:

uy = Mg, (4.99)
GM,
up = 62@ = R,, (4.100)
M
C c

para as quais assumimos G = ¢ = 1 e Ry como sendo o raio gravitacional do buraco
negro primario e é considerado para ser a medida de separacao da binaria. Esta escolha
de unidades equivale a ter a massa unitaria como a massa priméria, @y = M,, sendo

adotado no cédigo M, = 1. A expressao adimensional para a velocidade angular é:

D(t) = wo (1 — t) o : (4.102)

T

e para a posicao angular relativa é:

W(t) = —ion (1 - i>5/8 (4.103)

para t = 0, a w(0) = wy e ¥(0) = —8/5wyT.
Cerioli, Lodato e Price (2016) usaram a abordagem SPH do c6digo PHANTOM
para modelar um disco de acre¢do gasoso em torno de um sistema binario de BNSMs. As

particulas de gds movem-se sob o potencial gravitacional gerado pelo par de BNSMs!,

M (1— M)

o, = — - , 4.104
CERNCED (109

onde r; e ry sdo dadas pelas seguintes expressoes:
r; = {—mZacos(Q), —mzasen(é’),O} , (4.105)

mi + me mi + mo
mq ma

ro = |——acos(f), ————asen(6 ,O] , 4.106
? [ml—i—mg (>m1+m2 (> ( )

sendo a o semi-eixo maior, dado por (2.103). Este potencial foi implementado em uma
formulagdo Newtoniana, ja que os autores estavam interessados apenas na fase final da
fusao e na interacao do gas entre os buracos negros. No cenario adotado, foi assumido que
o disco de acre¢ao externo esta localizado depois da componente secundaria da binaria e é

incapaz de evoluir rapidamente para contrabalancar o encolhimento gravitacional, sendo

L As particulas SPH sentem a binaria como uma forca externa, que no cédigo PHANTOM é implemen-

tado usando o potencial gravitacional Newtoniano.
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que do raio de desacoplamento (ver se¢ao 2.2.3.2 para mais detalhes) em diante a evolugao
do sistema é somente dominada pela emissao da radiagao gravitacional.
O codigo PHANTOM faz a distribuicao das particulas usando o metédo Monte

Carlo e a densidade de superficie do disco é reproduzida pela seguinte lei de poténcia:

S(R) = SR, (4.107)

onde o indice p = 3/2 é adotado para todos os modelos simulados. A viscosidade do disco
¢ modelada com a viscosidade artificial. O parametro a4y é calculado em cada tempo
para reproduzir o valor desejado de agg descritos na secao 4.3.

Cerioli, Lodato e Price (2016) assumem um sistema bindrio com excentricidade
zero e um disco de acrecao centrado no centro de massa da binaria no mesmo plano dos
dois buracos negros. Todas as simulagoes comegam com apenas um disco circumprimario,
porque a separac¢ao inicial ag é muito menor comparada ao raio de desacoplamento da
binaria. Isto significa que os torques provenientes da emissao de ondas gravitacionais
dominam completamente a dindmica do sistema. A razao de massa padrao adotada pelos
autores foi ¢ = 1073. Este valor foi influenciado pelos recursos computacionais disponiveis,
uma vez que ¢ esta diretamente relacionado com o raio de desacoplamento (age. o ¢*/°),
ou seja, um alto valor de ¢ corresponde a um raio de desacoplamento muito maior, levando
a um tempo computacional mais longo.

Durante as simulagoes a razao de massa é mantida constante. Isso implica que os
buracos negros nao mudam o valor de suas massas durante a acrecao. Essa aproximacao
é razoavel, pois baseada na quantidade de massa do disco de acregao interno (=~ 1M)
em comparagao com as massas dos BNSMs (= 108M,), nenhuma mudanca significativa,
acontece na razao de massa da binaria. A massa do disco é uma variavel livre, de modo
que pode ser escalonada de acordo com o valor fisico escolhido, e em nenhum momento a
M ;s entra em qualquer equagao de evolugao.

O disco ¢ inicialmente assimétrico e rotaciona em torno do centro de massa do sis-
tema com uma velocidade angular kepleriana. A estrutura do disco é modificada somente
ap6s o inicio da simulacao, devido as ondas de densidade formadas pela interagao do disco

com o buraco negro secundéario.
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5 Simulacoes Numéricas e Estimativa das

Taxas de Eventos

Neste capitulo, sdo apresentados os resultados numéricos obtidos com o cédigo 3D
PHANTOM, que foram realizados durante estdgio de doutorado-sanduiche na Universi-
dade de Mildao'. Mostramos, também, a estimativa das taxas de eventos esperadas para

os futuros detectores espaciais LISA e gLLISA.

5.1 Modelagem Numérica

Este trabalho foi baseado na modelagem feita por Cerioli, Lodato e Price (2016),
em que foi investigado o mecanismo squeezing durante a fusdo de um par de BNSMs.
Segundo os autores, a evidéncia deste mecanismo é causada pela compressdao do disco
de gas interno quando o buraco negro secundario espirala em direcao ao buraco negro
primério. Isso implica em um aumento nas taxas de acrecao, que sempre excedem a taxa
de Eddington.

Os autores estudaram ainda os efeitos produzidos nas taxas de acrecao pelas mu-
dancgas na resolugao numérica, no raio de acre¢ao da componente secundaria e na espessura
do disco. Os resultados de Cerioli, Lodato e Price (2016) foram comparados as simulagoes
anteriores em 2D com discos espessos de Baruteau, Ramirez-Ruiz e Masset (2012a), o que
permitiu concluir que o aumento nas taxas de acrecao leva a um aumento da luminosi-
dade, tornando possivel a detec¢do de um precursor eletromagnético do sinal da radiacao
gravitacional emitido durante a coalescéncia.

Os resultados numéricos de Cerioli, Lodato e Price (2016) foram extremamente
satisfatérios, principalmente em relacao a contrapartida eletromagnética cerca de 10 dias
antes da completa fusdo do sistema (ver Figura 12). No entanto, como destacado pelos
proprios autores, a modelagem foi feita com um disco de acrecao circumprimario alinhado
com o plano orbital dos buracos negros. Baseados nesses resultados, propusemos utilizar
a mesma abordagem feita por Cerioli, Lodato e Price (2016), porém assumindo um disco
gasoso desalinhado com o plano orbital do sistema bindrio de BNSMs.

O interesse neste tipo de cenario astrofisico tem sido motivado por recentes traba-
lhos numéricos e observacionais (MARTIN, 2008; LODATO; PRICE, 2010; NIXON et al.,
2012; NIXON; KING; PRICE, 2013; NEALON; PRICE; NIXON, 2015). Espera-se que

alguns discos de acrecao sejam inclinados devido as instabilidades (causadas, por exemplo,

L Alguns dos resultados numéricos apresentados neste capitulo foram executados no cluster Virgo geren-

ciado pelo Departamento de Astrofisica Tedrica da Universita degli Studi di Milano, sob a supervisao
do Prof. Dr. Giuseppe Lodato e colaboragao do Prof. Dr. Daniel J. Price. A outra parte das simulacoes
foram executadas no cluster Hipercubo da Univap, sob orientagao do Prof. Dr. Irapuan Rodrigues.
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Figura 12 Taxas de acrecao das componentes priméria e secundaria em uma simulacao

em alta resolucdo. Foram utilizadas 2 x 10° particulas. Os picos marcam episédios de

intensa e repentina acrecao. O eixo horizontal superior mostra o tempo dado em dias

para M, = 10®M,, e o eixo horizontal inferior apresenta o tempo em unidades do c6digo.

As taxas de acrecio M sdo normalizadas com a massa do disco.
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FONTE: Cerioli, Lodato e Price (2016)

pela radiagao produzida por discos warped) ou como um resultado da formacao do disco
(por exemplo, discos circundando binarias de BNSMs) (PRINGLE, 1997; NIXON; KING;
PRICE, 2013). Para uma binaria de BNSMs em 6rbita circular, a interagao entre o disco
desalinhado e a binaria ¢é idéntica a precessdao Lense-Thirring em um disco de acrecao em
torno de um buraco negro rotacionando (BARDEEN; PETTERSON, 1975; LODATO;
PRINGLE, 2007). Sistemas disco-bindria desalinhados estao sujeitos ao decaimento do
angulo de inclinagao devido aos efeitos de dissipacdo viscosa. Se assumimos um buraco
negro primario circundado por um disco inclinado, o gas pode fluir dominado pelos tor-
ques viscosos, desde que a eficacia dos torques de maré caia rapidamente com o aumento
da inclinagao do disco (LUBOW; MARTIN; NIXON, 2015). Neste caso, para sistemas
disco-binaria inclinados, nao sao esperadas contrapartidas eletromagnéticas préximo a

fusdo da binaria.

Nesse contexto, o objetivo nesta parte do trabalho é estimar as taxas de acrecao
de uma bindria de BNSMs com um disco de gas em diferentes angulos de inclinacao: 1,
5, 10, 20, 30 e 180 graus. As taxas de acrecao de BNSMs circundados por apenas um
disco circumprimario desalinhado, dias antes da completa fusdo da binaria, nao tém sido
muito investigadas. Espera-se com esses resultados averiguar se existem ou nao assinaturas
eletromagnéticas imediatamente antes da fusao do sistema binério, bem como, propor um
cenario mais realistico como encontrado em observacoes.

No estudo anterior feito por Cerioli, Lodato e Price (2016), foi assumido que o disco

de gés circumprimario estava alinhado com o plano orbital da binaria. No entanto, o vetor
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momento angular do disco circumprimario nem sempre coincide com o do sistema binario.
Isso acontece porque a orientagao de um disco é primariamente devido a distribuicao de
momento angular do gas e nao devido ao momento angular da binaria de buracos negros
(HAYASAKI; SAITO; MINESHIGE, 2013). Esta, por sua vez, tem um plano orbital
herdado do processo de fusao das galaxias de origem.

De tal modo, assumimos a orientacao do plano de um disco circumprimario arbi-
trariamente com relacdo ao plano do sistema binario. A inclinacdo do momento angular
do disco I, com relagao ao eixo orbital da binaria é dada por, 8 = cos™*(1.).

Nos casos em que o disco circunda apenas uma das componentes da binaria, a
interacdo entre os buracos negros e o disco pode ter efeitos observacionais relevantes.
Por exemplo, nas fases iniciais da interacdo buraco negro-disco, a érbita da secundaria
¢ inclinada com respeito ao disco circumprimério, entao a companheira atinge o disco
duas vezes durante o seu periodo orbital. Portanto, da interacao entre o buraco negro
secundario e o disco sao formados outflows do gas quente. Neste caso, a luminosidade
do géas que participa do outflow pode alcancar a luminosidade de Eddington do buraco
negro menor (IVANOV; IGUMENSHCHEV; NOVIKOV, 1998; IVANOV; PAPALOIZOU;
POLNAREV, 1999).

5.1.1 Condicdes Iniciais

Para os resultados apresentados nesta subsecao, foi utilizada a subrotina do decai-
mento gravitacional implementada por Cerioli, Lodato e Price (2016) no c6digo PHAN-
TOM. A seguir serao descritas as condigbes iniciais assumidas em nossas simulagoes.
Consideramos massas diferentes para as componentes de um sistema bindario, sendo a ra-
zao de massa adotada de ¢ = M,/M, = 1073, Assumimos esse valor para o parametro g,
uma vez que as binarias mais comuns sao provavelmente aquelas que surgem de fusoes
galdcticas menores, entao a escolha de uma razao de massa pequena esté de acordo com o
encontrado no universo. Uma razao de massa maior leva a uma perturbacao muito mais
intensa ao disco circumprimario, pois a secundaria produziria um gap mais largo no disco.
Um valor maior para M, também implica em uma distancia inicial maior da massa pri-
maria, para evitar justamente uma forte perturbagdo nas condi¢des iniciais, ocasionando
um tempo computacional proibitivamente longo até a fusao do sistema.

Foi mantido nas simulac¢oes apenas um disco circumprimaério, pois como discutido
em Cerioli, Lodato e Price (2016), a separagao inicial ay dos dois buracos negros é sempre
muito menor que o raio de desacoplamento do sistema. Entao para o presente caso, usamos
ap = 4,75 (em unidades fisicas ag = 2,28 x 107° pc), j4 que para valores maiores que esse
ocorreu pouca ou nenhuma evolucao na taxa de acre¢do do buraco negro primario, dados
os valores dos parametros agg = 0,01 e ¢ = 1073.

O raio de acrec¢ao do buraco negro primario R, ¢ assumido para ser igual ao raio
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interno R;, do disco de acrecao, de modo que toda a massa que se aproximar do buraco
negro sera acretada. Seguindo a escolha de Cerioli, Lodato e Price (2016), se estamos
interessados na quantidade de massa acretada, assumimos o raio Rrsco = Rin = Racep-
A massa e o momento das particulas ndo sdo adicionados aos buracos negros, porque,
no codigo PHANTOM, os buracos negros sao tratados como um potencial externo. Além
disso, a massa e o momento sao despreziveis de qualquer forma, ji que as massas dos
BNSMs sao muito maiores que a do disco de gas assumido. O valor da razdo H/R = 0,01
do disco foi assumido considerando R = R;,. As unidades do c6digo usadas para a massa,
o comprimento e o tempo sao dadas por:
GM, GM,

M() = Mp; RO = 02 p;TQ = 03 . (51)

Os parametros de entrada para os modelos dos discos viscosos desalinhados a
pequenas inclinagoes assumiram angulos de 1 e 5 graus, numero de particulas igual a
Nypart = 5 % 10°, parametro de viscosidade Shakura & Sunyaev ags = 0,01 e a relagdo da
espessura sobre o raio do disco sendo H/R = 0, 01. Escolhemos executar as simulagoes em
baixa resolucdo, com um nimero de 5 x 10° particulas SPH, para obtencao de resultados
mais rapidos, frente aos recursos computacionais disponiveis.

A Tabela 1 mostra as condigoes iniciais em unidades do codigo e em unidades
fisicas. A primeira coluna apresenta os parametros iniciais: raio de acrecdo da componente
primdria igual ao raio da borda interna do disco Rgcp, raio de acregao da componente
secundaria R, s, raio externo do disco R, separacao inicial da bindria ao e tempo de
fusao devido a emissao das ondas gravitacionais 7,,. As segunda e terceira colunas mostram
os valores atribuidos a cada parametro de entrada em unidade do c6digo e em unidade

fisica, respectivamente. A quarta coluna mostra os valores em unidades astrondmicas.

Tabela 1 Parametros iniciais descritos em unidades do codigo, unidades fisicas e unidades

astrondmicas.
Parametro  Unid. codigo Unid. fisica Unid. astron.
Racep 2 9,6 x 107 pc 1,98 UA
Ruace.s 0,2 9,6 x 1077 pc 0,19 UA
Rest 4,1 1,97 x 107° pc 4,06 UA
ao 4,75 2,28 x 107 pc 4,71 UA
Tog 9475,7 54 dias

A Figura 13 apresenta um snapshot com estas condigOes iniciais em um tempo

t = 0 estabelecido em um plano xy.
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Figura 13 Snapshot da densidade de coluna com as condigbes iniciais de uma simulacao
com 5 x 10° particulas e disco inclinado a 5 graus em um ¢ = 0. Os BNSMs sdo indicados
pelos circulos pretos e seus respectivos tamanhos sdo proporcionais aos raios de acre¢ao
primério e secundario.
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FONTE: A autora.

5.1.2 Disco Circumprimério Inclinado em Angulos de 1 e 5 graus

Nessa secao sado mostrados os resultados das taxas de acrecao e variacao da massa
acretada para um sistema binario que consiste de uma orbita circular, com um disco
circumpriméario com dois angulos de inclinacao com relagdo ao plano da binaria: 1 e 5
graus.

Para as condigoes iniciais apresentadas na se¢do 5.1.1, temos os resultados numé-
ricos apresentados na Figura 14, que mostra a evolucao das taxas de acre¢cdo das massas
primaria e secundaria (em unidades do cédigo). O tempo de decaimento dos dois buracos
negros ¢ de aproximadamente 54 dias. Nos dois graficos, nota-se tanto o duplo pico na taxa
de acrecao da componente priméaria correspondendo a um tempo menor que 8 dias antes
da fusao, quanto o mecanismo squeezing da secundaria no inicio da evolugao do sistema.
Esses resultados mostraram-se surpreendentes a um disco circumpriméario desalinhado a 1
e b graus, uma vez que ainda produzem um aumento em luminosidade excedendo a taxa
de Eddington antes da fusao dos BNSMs. Ambos os fenémenos também foram observados
no trabalho de Cerioli, Lodato e Price (2016), ver Figura 12, com um disco de acregao
sem nenhuma inclinagao.

Porém no grafico do lado direito da Figura 14, no qual temos um angulo de in-

clinacao de 5 graus, o primeiro pico do mecanismo squeezing parece nao se tornar tao
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Figura 14 Taxas de acre¢ao dos buracos negros primario e secundario, normalizadas pela
massa do disco inicial M., como fungao do tempo de fusdao. Os angulos de inclinacao do
disco circumprimario com relagdo ao plano da binaria foram 6 = 1° (esquerda) e § = 5°

(direita). Ambas as simulagdes usaram um nimero total de 5 x 10° particulas.
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proeminente quanto para o angulo de 1 grau. Isso ocorre, porque os torques viscosos
comecam a dominar sobre os torques gravitacionais, implicando em uma menor quanti-
dade de acrecao do gés no buraco negro companheiro. Podemos verificar esse fato mais

nitidamente através das Figuras 15 e 16.

Figura 15 Taxas de acrecao dos buracos negros secundarios com discos desalinhados a 1

(linha preta) e a 5 (linha vermelha) graus.
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A Figura 15 mostra uma maior proeminéncia tanto no primeiro quanto no segundo
pico do fenomeno squeezing no disco inclinado a 1 grau. Esse tipo de fendmeno acontece
devido a réapida queda do buraco negro secundario em dire¢ao ao primario, arrastando
todo o gas que se encontra em sua Orbita. O decaimento do buraco negro secundario causa
picos na densidade de superficie do disco. No caso de um disco desalinhado com um angulo
de inclinagdo maior, hd uma queda na taxa de acrecao de massa, devido a ineficiéncia dos

torques de maré sobre os torques viscosos. Os perfis de densidade de superficie surgem
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durante a interacao da componente secundaria com o disco interno, onde ocorre a troca
de momento angular entre o buraco negro secundario e o gas do disco. Isso faz com que as
particulas de gas percam momento angular e caiam em direcao as orbitas internas. Nesse
momento, a acrecao forcada do gas na componente primaria da bindria é marcada pelos

picos nas taxas de acregao.

Figura 16 Massa acretada pelos buracos negros secundarios com discos desalinhados a 1

grau (linha preta) e 5 graus (linha vermelha).
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A Figura 16 mostra uma pequena diferenca na quantidade de massa acretada
pelos buracos negros secundarios. O buraco negro secundério com o disco circumprimario
inclinado a um angulo de 1 grau acreta cerca de 29,04% da massa interna do disco,
enquanto o secunddrio no disco inclinado a 5 graus acreta em torno de 26,6% da massa do
disco. Essa diferenca na massa acretada mostra que, a medida que aumenta a inclinagao
do disco de gas, diminui a taxa de acrecao do buraco negro, pois diferente de um disco

alinhado, o gas nao esta continuamente caindo no buraco negro do disco circumprimario.

Tabela 2 Taxas de acre¢do do buraco negro primario nos tempos do primeiro pico (t1) e

do segundo pico (t3) em unidades do cddigo.

Inclinagio  Tempo t1(1° pico) Tempo to(2° pico) Mp/Mdisco em t1 Mp/Mdisco em to
9 =1° 8560 8902 3,82 x 1074 3,18 x 104
6 = 5° 8569 8930 3,85 x 1074 4,03 x 1074

A Tabela 2 mostra os valores em unidades do cédigo das taxas de acrecao para a
componente M, em dois diferentes tempos, que correspondem aos dois picos apresentados
na Figura 14. Os valores encontrados para as taxas de acregdo dos BNSMs primarios

com discos inclinados a pequenos dngulos (1 e 5 graus) ultrapassam a taxa de Eddington
MEdd = 4, 5M®/yr
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Tais resultados encontrados possuem valores das taxas de acre¢do um pouco infe-
riores aos obtidos por Cerioli, Lodato e Price (2016), como mostrados a seguir, mas ainda
assim representam uma possivel contrapartida eletromagnética que antecede a fusao do
sistema binario. A Tabela 3 apresenta uma comparagao entre os resultados encontrados
por Cerioli, Lodato e Price (2016) (com o modelo de disco alinhado # = 0°) e por nés (6
= 1°, 5° e 10°, publicados em Pereira et al. (2019a)) .

5.1.3 Disco Circumprimério Inclinado em Angulos de 10, 20 e 30 graus

Nesta secao, sao apresentadas as estimativas das taxas de acregao para um disco
circumprimério inclinado em angulos de 10, 20 e 30 graus. Para esses angulos de inclina-
¢ao, s6 foi encontrada uma possivel assinatura eletromagnética proveninente do buraco
negro primario com o disco inclinado a 10 graus, levando a um aumento na luminosidade
excedendo o limite de Eddington (ver Tabela 3). Por sua vez, discos com inclinacoes entre
20 e 30 graus apresentaram picos muito menos pronunciados nas taxas de acre¢ao. En-
quanto o trabalho analitico de Lubow, Martin e Nixon (2015) previu que a ineficiéncia dos
torques de maré caem rapidamente com o aumento do angulo de inclinacao, nés mostra-
mos que o mecanismo chamado “snowplough desalinhado” permanece importante mesmo
para angulos maiores que a razao de aspecto do disco (H/R). Na Figura 17, mostramos
uma comparacao das taxas de acrecdo do BNSM primario a 10, 20 e 30 graus e sem o
BNSM secundério com relagao aos resultados de 1 e 5 graus.

Pode-se verificar na Figura 17 que a Mp /Misco (normalizada pela massa do disco
inicial My;sco) apresenta um decréscimo no primeiro pico do disco inclinado a 10 graus.
A medida que aumentamos a inclinacdo do disco para 20 e 30 graus, hd uma queda sig-
nificativa na taxa de acre¢cao do BNSM priméario préximo a fusao. Entretanto, o disco
inclinado a 20 graus possui o primeiro pico da taxa de acre¢do no limite de Eddington.
Quando simulamos o BNSM central sem o secundério, fica claro que o comportamento
da taxa de acrecao ¢ determinado pela presenca do BNSM companheiro e do efeito snow-
plough. Este resultado esta completamente de acordo com o trabalho analitico realizado
por Lubow, Martin e Nixon (2015), no qual analisaram o torque de maré atuando em um

disco desalinhado com um sistema bindrio em 6érbita circular. Os autores concluiram que

Tabela 3 Comparacao entre as taxas de acrecao do buraco negro priméario durante o

primeiro pico (t1) e o segundo pico (t5) em unidades da My /yr e da taxa de Eddington.

Modelo &1 o My/(Mofyr) () My/(Mo/yr) (t2) My/Mpaq (t) My/Mpaq (t2)

=0 8572 8950 31,40 31,27 6,98 6,95
0 =1° 8560 8902 23,11 19,23 5,13 4,27
=5 8569 8930 24,68 25,80 95,49 5,73

6 =10° 8513 8975 10, 58 29,61 2,35 6,58
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Figura 17 Taxas de acrecao para os buracos negros primario desalinhados com o disco
circumprimério. Todos os dngulos usados nas simulacoes com 5 x 10° particulas foram
mostrados neste grafico. A linha horizontal preta representa o limite de Eddington. Os pi-
cos duplos mostrados nos estagios finais da evolugao sao ocasionados devido ao mecanismo
"snowplough desalinhado".
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comparando o sistema disco-binaria desalinhado com um caso de um sistema coplanar
(em que a inclinagdo € = 0), o torque de ressonancia de Lindblad decresce por um fator
de 2 para uma inclinacao de 30 graus.

Lubow, Martin e Nixon (2015) mostraram que inclinagoes 0 < 6 < 90° fazem
com que o torque ressonante de Lindblad, para o modo? m = 2, caia rapidamente com a
inclinagdo. Enquanto, para angulos entre 90° < 6 < 180°, o torque cai mais lentamente.
Discos desalinhados em sistemas bindrios podem ser maiores comparados a discos alinha-
dos devido a reducao na forca dos torques de maré de Lindblad. Nesses casos, os torques
viscosos podem dominar sobre a ressonancia 2:1 de Lindblad?, desde que o disco seja
suficientemente viscoso, semelhante ao modelo adotado neste trabalho.

Na Figura 18 temos a taxa de acrecao do buraco negro secundario evoluindo no
tempo para inclinagoes de 10, 20 e 30 graus em comparacao aos angulos 1 e 5 graus.

Podemos notar que o fendomeno squeezing nao surge para discos com inclinagoes 6 > 10°.

2 Para um sistema binario com 6rbita circular e um disco alinhado, a contribuicdo dominante para o

torque estd relacionada com as distor¢oes de maré com nimero de onda azimutal m = 2, ja que o
modo m = 0 nao exerce qualquer torque no disco e a ressondncia m = 1 ocorre muito proxima a
massa central, no entanto as forgas de maré nessa regido sao fracas. Baseado nisso, Lubow, Martin e
Nixon (2015) consideraram a escolha de m = 2 para analisar sistemas disco-bindria desalinhados.
Distorgoes de maré dao origem as ressonédncias internas de Lindblad, onde a frequéncia orbital do
disco é duas vezes a frequéncia orbital do sistema binario.
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Figura 18 Taxas de acrecao para os buracos negros secundarios desalinhados com o disco
circumprimério. Todos os dngulos usados nas simulacoes com 5 x 10° particulas foram
mostrados neste grafico. A linha horizontal preta representa o limite de Eddington. Os
picos duplos mostrados nos tempos iniciais para angulos de 1 e 5 graus sao ocasionados
devido ao fenémeno squeezing.
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A Figura 19 mostra o residual entre as taxas de acre¢cao do BNSM priméario com
e sem o secundario. Esta figura apresenta claramente qual é a quantidade da taxa de
acrecao devido a presenca do companheiro e do efeito snowplough. Quando comparamos a
taxa de acrecao do BNSM priméario com e sem o secundario, é observado que as taxas sao
iguais até ¢ ~ 5000 (em unidades do c6digo). Apds este tempo, o mecanimo snowplough
para pequenos angulos de inclinagao torna-se importante e a taxa de acrecao aumenta
com relagdo a taxa de acrecdo sem o companheiro.

Na Figura 20 apresentamos a evolucao para os sistemas disco-binaria desalinhados
com inclinagdes: 1, 5, 10, 20 e 30 graus. Os snapshots mostram os momentos finais da
completa fusdo do par de buracos negros. Podemos observar que a quantidade de gas
remanescente no disco é maior a medida que aumentamos o angulo de inclinacao do
disco circumprimario. Nesse caso, os torques viscosos dominam sobre os torques de maré
devido a alta inclinacdo. Os torques ressonantes nao sao eficazes para remover momento
angular do disco e, entao, uma grande quantidade de gas permanece no disco, diminuindo
consideravelmente a acrecao de matéria no buraco negro primario. Podemos verificar ainda
que, os discos desalinhados em sistemas binarios podem ser significantemente estendidos

comparados aos casos de discos coplanares ou ainda com discos em inclinagoes maiores.
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Figura 19 Residual entre as taxas de acre¢do do BNSM primério com e sem o secundario.
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5.1.4 Disco Circumprimario em Contra-Rotacao

Nessa secao, sao apresentados os resultados numéricos para um disco em contra-
rotagao, (6 = 180 graus). A Figura 21 mostra as taxas de acregao de massa para os buracos
negros primario e secundario em funcao do tempo. Discos com inclinagoes 6 = 180 graus
nao apresentaram nenhum tipo de pico nas taxas de acréscimo. No caso de um disco
contra-rotante, os torques de maré se reduzem a zero, porque os torques viscosos dominam
sobre os torques gravitacionais da binaria. Estes resultados estdo em condordancia com o
trabalho analitico realizado por Lubow, Martin e Nixon (2015).

A Figura 22 apresenta os snapshots da evolugdo de um sistema disco-binaria
contra-rotacionando na presenca de um gap com o gas movendo-se diretamente nele.
Nestes tipos de sistemas, existe um cancelamento do momento angular que leva a acrecao
de gas em uma escala de tempo dinamica. Entao o gas precisa apenas se mover até o gap
criado e nao diretamente no buraco negro primario. Neste caso, como o gas nao cai em di-
regdo ao buraco negro central, a fusdo do sistema acontece no vacuo (MILOSAVLJ EVIE;
PHINNEY, 2005), como podemos ver no ultimo painel da Figura 22 (no tempo ¢ = 9480

em unidades do c6digo).

5.1.5 Discos de Acrecao Espessos

A espessura do disco pode afetar a quantidade de gas ejetada para fora da orbita
do buraco negro secundario. Para investigar se um disco mais espesso apenas antes da

fusdo da binaria mostra alguma evidéncia eletromagnética, desempenhamos simulagoes
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Figura 20 Snapshots da densidade de coluna (em escala logaritmica) usando simulagoes
com Npgrt = 5 X 10°. Cada linha indica a evolucdo de um sistema disco-bindria desa-
lindado a 1, 5, 10, 20 e 30 graus, respectivamente. O segundo e o quarto painéis (em
cada fileira) correspondem aos dois tempos em que ocorrem os maiores picos nas taxas
de acre¢ao do buraco negro primario. Os BNSMs sao representados por circulos com ta-
manhos correspondendo aos raios de acrecdo das componentes priméria (Rgecp = 2) €
secundéria (Raees = 0,2). O tempo de evolugao do sistema (em unidades do cédigo) é
mostrado no canto superior direito. A unidade do cédigo adotada para o comprimento é o
raio gravitacional R, = GM,/c*, onde M, = 10*M, é a massa do buraco negro primdrio.
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aumentando a razao de aspecto do disco. Nestas simulagoes, usamos angulos de inclinacao
com 1 e b5 graus, H/R = 0,05, ntimero de particulas SPH de 5 x 10° e as mesmas condigoes
iniciais mostradas na Se¢ao 5.1.1.

As Figuras 23 e 24 mostram as taxas de acrecao dos buracos negros primario e
secundario para um disco mais espesso, com diferentes angulos de inclinacao, normalizados
pela massa do disco inicial. Em ambas as figuras, nao vemos qualquer efeito da compressao
forcada, independente do angulo de inclinagdo. Toda a massa é engolida antes que ela
possa ser comprimida (esmagada) pelo buraco negro secundario. Estes resultados estao

de acordo com simulagoes realizadas por Cerioli, Lodato e Price (2016) para o mesmo
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Figura 21 Taxas de acre¢gdo de massa dos buracos negros primério (linha preta) e se-
cundério (linha vermelha) com um disco circumprimario inclinado a 180 graus. A linha
horizontal preta representa o limite de Eddington.
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Figura 22 Snapshots da densidade de coluna (em escala logaritmica) usando simulagoes
com Npgrp = 5 X 105. A figura indica a evolucao de um disco circumprimario inclinado a
180 graus. A unidade do cédigo assumida para o comprimento é o raio gravitacional do
buraco negro primério R, = GM,/c*.

FONTE: A autora

valor de H/R.

5.1.6 Contrapartidas Eletromagnéticas da Fusdo de Binarias de BNSMs

A evolugdo de um disco de acrecao durante a coalescéncia de uma bindria de
BNSMs, em um ntcleo galactico, esta sujeita a alguns tipos de mecanismos responsaveis
pelas contrapartidas eletromagnéticas. O mecanismo conhecido como snowplough, pode
levar a um aumento na luminosidade bolométrica da binaria préxima a fusao. Este meca-

nismo pode ser detectado combinando com o sinal das ondas gravitacionais. A densidade

log column density
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Figura 23 Taxas de acre¢do para o priméario e secundério como fungdo do tempo (em
unidades do c6digo) para um disco espesso com H/R = 0,05, inclinado a 1 grau.
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Figura 24 Taxas de acre¢do para o primario e secundério como fungdo do tempo (em
unidades do c6digo) para um disco espesso com H/R = 0,05, inclinado a 5 graus.
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da regidao do disco entre os buracos negros primario e secundario pode aumentar signifi-
cantemente antes da fusao, ja que os buracos negros se mantém ligados quando a radiacao
gravitacional torna-se o processo dominante para a aproximacao do sistema. Quando isso
acontece, a componente secundaria esgota rapidamente o disco interno para o buraco ne-

gro central. Entdo, o aumento na densidade do disco interno pode levar ao aumento na
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luminosidade.

O fendmeno squeezing é causado pela compressao do gas no disco interno quando o
buraco negro secundario espirala em direcao a primaria. Este fendmeno causa um aumento
nas taxas de acrecao que sempre excedem a taxa de Eddington. Simulacbes recentes
mostraram que com a diminui¢ao da separacao da binaria, a taxa de acre¢ao da secundaria
aproxima-se do valor da taxa de acre¢do da componente central. Como a fusao acontece,
existe um intenso pico na taxa da Mp, que atinge um valor maximo quase duas ordens de
magnitude acima do valor quiescente (CERIOLI; LODATO; PRICE, 2016).

Tanto o mecanismo squeezing quanto o snowplough podem nao ocorrer por dois
principais fatores: devido as trajetérias horseshoe e a sistemas desalinhados. Baruteau,
Ramirez-Ruiz e Masset (2012a) mostraram que, quando a escala de tempo que mantém
a binaria ligada, dominada pelo regime das ondas gravitacionais, torna-se menor que o
tempo de deriva do disco, os elementos do fluido no disco interno sdo canalizados para o

disco externo por orbitas horseshoe (ver Figura 25).

Figura 25 Orbitas horseshoe, com as setas indicando as velocidades das particulas no
sistema de referéncia co-rotacionando com o buraco negro secundario.

PPPIPIILS PP PSP AL e Z
LLILPRLLLL g
., JIE 0
oy E
2SS 77 8
F7 A !/ £y
s ARER B
s EEs
27T T LA
FVAART"
177 MASEY
IR 12
LH 17 [ e
- I17A
e/
117
Lrrzz
1trrzr -
S
N
O 12—~ M
T
11117
IR R
IBREER
11T 7>\
1131 1=\
1i1Vi 1A
-3

) 1

FONTE: Cerioli, Lodato e Price (2016)

Outro fator que pode levar a inexisténcia dos mecanismos que fornecem as con-
trapartidas eletromagnéticas em discos gasosos, surge por meio de sistemas disco-binéria
desalinhados. Estudos analiticos anteriores mostraram que altas inclinagdes (> 30 graus)
acarretam no decaimento significativo dos torques de maré pela componente secundaria

no disco. Isso acontece devido a ineficacia dos torques de maré com o aumento do an-
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gulo de inclinacao, fazendo com que a luminosidade do sistema nao ultrapasse a taxa de
Eddington (LUBOW; MARTIN; NIXON, 2015).

Nos resultados numéricos apresentados neste capitulo, observamos algumas res-
trigoes nos mecanismos que levam ao aumento das taxas de acrecao dos buracos negros.
O mecanismo snowplough foi encontrado em discos de acrecao com inclina¢gdes menores
que 10 graus produzindo um aumento em luminosidade excedendo a taxa de Eddington;
chegando a cerca de Mp ~ 29,6M/ano e Mp ~ 6,58 Mg4q durante o segundo pico de
maior acregao (para um disco inclinado a 10 graus). Enquanto, o mecanismo squeezing foi
nitidamente observado quando sistemas estao inclinados a 1 e 5 graus. Além da constata-
¢ao das previsoes analiticas feitas por Lubow, Martin e Nixon (2015) de que ndo ocorrem
qualquer tipo de mecanismo, que leva as possiveis assinaturas eletromagnéticas, préximo
a completa fusdo da bindria em discos em contra-rotagao (¢ = 180 graus). Os resultados
mostrados aqui indicam a presenca de possiveis sinais eletromagnéticos em combinacao
com os sinais da radiagao gravitacional para futuros detectores espaciais (ver mais deta-
lhes na préxima sec¢do). Além de sugerir diretamente a observagao de BNSMs nos centros

das galaxias.

5.2 Taxas de Evento Esperadas

Nesta etapa do trabalho, realizamos uma estimativa do nimero esperado de coa-
lescéncias por ano para os detectores espaciais de ondas gravitacionais LISA e gLISA, com
a possibilidade de uma assinatura eletromagnética nos tltimos estagios antes da fusao da

binéria.

5.2.1 Cenario Astrofisico
5.2.1.1 Formacao das Binarias de BNSMs

A evolucao dos BNSMs nos centros das galaxias pode ter sido originada a partir
de buracos negros de massas estelares ou intermediarias, conhecidos como sementes de
buracos negros massivos. Sementes com massas da ordem de ~ 10 — 103M, podem ter
comecado como remanescentes das estrelas primordiais ou do colapso de aglomerados
estelares densos (EBISUZAKI et al., 2001; MADAU; REES, 2001; MATSUBAYASHI;
SHINKAI; EBISUZAKI, 2004; DEVECCHI; VOLONTERI, 2009).

Filloux et al. (2010) encontraram, a partir de simulagoes cosmoldgicas, que se-
mentes de buracos negros com 10?M,, sdo capazes de crescer pela acrecio de gds e fu-
sao. Este canal de evolucao pode ter produzido BNSMs com faixa de massa de cerca de
~ 105 — 10° M, atualmente observados nos centros das galdxias.

Filloux et al. (2011) derivaram a partir daquelas simulagoes a taxa de coalescéncia

por unidade de volume e por intervalo de massa. Os autores encontraram que BNSMs
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podem ter massas muito maiores que 10°M, devido & centenas de experiéncias de fusao
ao longo dos seus historicos de evolucgao.

Neste trabalho, consideramos um cenario similar aquele modelado numericamente
por Filloux et al. (2010) para o crescimento hierdarquico dos BNSMs em AGNs. No en-
tanto, estendemos essa investigacao para binarias de BNSMs circundados por discos de
gas formados da interacao binaria-nuvem. Além disso, consideramos que estes sistemas
disco-binaria sao desalinhados com diferentes angulos de inclinacao. Na préxima secao,
descreveremos os resultados numéricos de algumas simula¢ées encontradas na literatura,

assumindo cenarios que envolvem a formagao de discos inclinados.

5.2.1.2 Formacao dos Discos de Acrecdo Inclinados

Como descrito anteriormente (Secao 5.1), consideramos que uma binaria de BNSMs
¢ circundada por um disco de acrec¢ao viscoso e que os planos orbitais do disco e da binéria
podem ser desalinhados. No entanto, vamos assumir agora que, os discos inclinados sao
formados por episédios de acrecao de matéria orientados aleatoriamente proveniente de
nuvens de gas.

Estudos tém investigado quais mecanismos podem formar discos de acrecao cir-
cundando binarias e como acontecem os processos de abastecimento nas diferentes escalas
de evolugao (PRINGLE, 1992; PRINGLE, 1997). Estas investigacoes tém sido sustenta-
das por simulagoes numéricas que modelam cenarios entre a interacao da nuvem com a
binaria.

Nixon et al. (2012) mostraram que eventos de acre¢do orientados aleatoriamente
em um buraco negro rotacionando podem provavelmente formar um disco de acre¢ao. A
probabilidade do angulo de inclinagao entre o disco e a bindria permanecer na faixa de
45° < 0 < 1357 é cerca de 7T0% dos casos. Os autores enfatizaram que naqueles angulos, os
discos podem quebrar ou serem despedagados (Zear), como mostraram em suas simulagoes.

Dunhill et al. (2014) encontraram resultados a partir de simula¢oes numéricas que
mostram nuvens com diferentes dire¢oes interagindo com binarias de BNSMs e que estas
interagoes influenciam no desalinhamento entre os planos orbitais do disco de gas formado
e da binaria. Os autores mostraram que em todas as simulagoes, os discos sempre tendiam
a inclinagao inicial da nuvem.

Resultados similares a esses também foram econtrados por Goicovic et al. (2016)
e Goicovic et al. (2017). Estes autores exploraram diferentes distancias do pericentro e
inclinacoes relativas, encontrando que para todos os sistemas nuvem-binaria inicialmente
alinhados houve a formacgao de discos circumprimdario ou circumsecundario, com inclina-
¢oes finais préximas de 3 e 6 graus, respectivamente, sendo que os discos circumbinarios,
tendiam a manter a orientacao inicial da nuvem.

Assumindo os resultados encontrados destas simulagoes numéricas, da queda de
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gas com orientacao aleatéria em binarias de BNSMs, como apresentadas por Dunhill et al.
(2014), Goicovic et al. (2016) e Goicovic et al. (2017), e considerando a estimativa obtida
por Nixon et al. (2012) para discos com altas inclinagoes, estimamos a probabilidade de
discos inclinados serem formados por pequenos e médios dngulos (4, 5, 6, 10 e 20 graus),
dado pelo angulo solido fracional. Na préxima segdo, apresentaremos o célculo para a

estimativa das taxas de eventos esperadas para os detectores espaciais LISA /gLISA.

5.2.2 Estimando as Taxas de Eventos

Para estimar a taxa de deteccao esperada dos BNSMs em fusao, circundados por
discos inclinados, precisamos responder algumas questoes fundamentais relacionadas a
esses sistemas. Qual é a probabilidade de episédios de acrecdo de gas com orientagao
aleatoria formarem discos inclinados em pequenos angulos? Daqueles discos inclinados
que foram formados, qual é a faixa de angulos esperada para eles?

Para responder a estas questOes nossa investigagdo é baseada i) nas simulagoes
da interagdo entre nuvem e bindria (DUNHILL et al., 2014; GOICOVIC et al., 2016;
GOICOVIC et al., 2017); ii) na probabilidade encontrada por Nixon et al. (2012) para
altas inclinacoes, uma vez que o estudo destes autores esta relacionado ao modo de acrecao
dos BNSMs; iii) nos resultados obtidos previamente, neste trabalho, que mostraram que
o efeito snowplough em planos orbitais disco-binaria desalinhados até 10 graus leva a um
aumento na luminosidade excedendo o limite de Eddington (PEREIRA et al., 2019a) e
por fim, iv) na nossa estimativa da probabilidade de originar discos de acregao com baixas
inclinagoes (< 20 graus).

Estas consideragoes nos darao a estimativa do ntimero de eventos esperados por
binarias de BNSMs circundados por discos inclinados para os detectores LISA /gLISA.
Mostraremos também quantos destes eventos podem ser esperados com possiveis contra-
partidas eletromagnéticas antes da fusdo para sistemas com pequenas inclinagoes, como
encontrado anteriormente por Pereira et al. (2019a).

Utilizaremos a expressao a seguir para calcular a taxa de eventos por intervalo de
frequéncia ringdown (FILLOUX et al., 2011), dada por:

dz, (5.2)

dR = f(M,2) (finc) dM dV
din(fq)  Ju 142 \0,7) din(fq) dz

onde 2o = Zpmaz(fra) € 21 = Zmin(fra) s20 os limites de integracao, f(M, z) é uma fungao
da massa do BNSM resultante da fusao em diferentes redshifts, f;,. ¢ a fracao de sistemas

disco-bindria inclinados que nés escalamos para uma f;,./0,7 (seguindo a estimativa feita

por Nixon et al. (2012)) e dV ¢ o elemento de volume comével dado por

4mc r%(2)

dVv =
Ho \[Qp + Q1+ 2)3

dz, (5.3)
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onde r(z) é a distancia comével e os valores adotados para os pardmetros cosmoldogicos
sao: Hy = 70 km s~ 'Mpc ™! para o pardmetro de Hubble, Q) = 0,7 para o pardmetro da
densidade de energia escura e €2, = 0,3 para o pardmetro da densidade de matéria.

Consideramos os seguintes pardmetros para os detectores espaciais: i) razao sinal
ruido igual 10 para LISA e gLISA (TINTO; ARAUJO, 2016), ii) densidades espectrais
que descrevem a sensibilidade do detector, iii) eficiéncia da onda gravitacional e = 0,01 e
iv) a banda de frequéncia projetada para cada detector: LISA ~ 107 — 107! Hz e gLISA
~ 107 — 10 Hz. Para os buracos negros, supomos o redshift inicial para formacao dos
BNSMs em z; = 20 (seguindo a simulagdo numérica realizada por Filloux et al. (2010)) e
variamos o parametro spin a = 0, 1;0,5;0, 9.

Para calcular as taxas de detec¢ao assumimos somente a fase ringdown do processo
de coalescéncia da binéaria. Visto que, esta fase descreve o resultado final da fusao da

binaria. A relagao entre a massa do BNSM e a frequéncia ringdown (em Hz) é dada por

1,2-10% [ My, \ '
fa= 221 () s, 5.

sendo a = ¢J/GM}, o parAmetro spin e f(a) uma fungao que depende do spin do buraco

negro dado por

f@) =52 - 20—, (53
Em geral, qualquer buraco negro tem algum spin e se este buraco negro é cir-
cundado por um disco gasoso, entao o plano do disco pode estar inclinado com relagao
ao spin do buraco negro (efeito Lense-Thirring). Se um disco é assumido razoavelmente
espesso e possui os seguintes pardmetros: razao de aspecto do disco H/R = 0, 1, parame-
tro de viscosidade @ = 0,1 e um valor baixo para o spin a = 0, 1; ele pode satisfazer a
seguinte condigao a fim de evitar qualquer tipo de efeito que possa causar sua quebra ou
rompimento (NIXON et al., 2012):

H 3a
| senf |< e (5.6)
Um disco com estes parametros pode estar inclinado a cerca de 4 graus. De maneira
geral, a probabilidade de discos se formarem com este angulo, independente dos valores
dos parametros considerados, assumindo eventos de acrecao de matéria aleatoriamente
orientados, é préximo de 7%, dado pelo angulo sélido fracional. Assim sendo, a probabi-
lidade de sistemas desalinhados serem encontrados a pequenas inclinagoes 1° < 6 < 20° é

cerca de 2% — 34% (ver Tabela 4).
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5.2.3 Numero de Eventos e Probabilidade de Discos Inclinados

A Figura 26 mostra a taxa de evento total por ano como uma fun¢ao da banda
de frequéncia LISA (em Hz). Sistemas disco-binaria desalinhados formados por episddios
de acrecao e fusoes hierarquicas podem ser fontes promissoras para a deteccao de onda
gravitacional. Encontramos cerca de 28 eventos por ano para sistemas inclinados entre 45
a 135 graus durante a missao LISA, enquanto sistemas desalinhados a 20 graus podem
produzir até 10 eventos por ano. No entanto, sistemas inclinados em 4, 5, 6 e 10 graus
podem ser capazes de gerar entre 2 a 5 eventos por ano. BNSMs desalinhados em angulos
< 10 graus podem levar a uma possivel contrapartida eletromagnética antes do burst de

radiagdo gravitacional como obtido anteriormente (PEREIRA et al., 2019a).

Figura 26 Taxa de evento total esperada por ano para a banda de frequéncia LISA.
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A Figura 27 mostra as taxas de coalescéncia para uma proposta de detector es-
pacial geoestacionério, chamado gLLISA. O grafico mostra a taxa de evento total por ano
para a banda de freqéncia gLISA (em Hz). A melhor sensibilidade deste detector é apro-
ximadamente entre 3 x 1072 — 1 Hz, que é complementar & banda de frequéncia do LISA.
As taxas de fusdo sdo muito similares aquelas encontradas para o LISA. O detector gLISA
podera observar cerca de 2 a 3 eventos por ano de sistemas coalescendo desalinhados em
4,5, 6 e 10 graus, enquanto BNSMs desalinhados em 20 graus poderao produzir 4 eventos
por ano e sistemas altamente inclinados (> 45 graus) poderao fornecer taxas da ordem
de 23 a 26 eventos por ano.

Fontes multi-mensageiras como binarias de BNSMs circundadas por um disco de
acrecao sao esperados pelos futuros detectores espaciais. A Figura 28 mostra as faixas de
massas que poderao ser observadas pelos detectores LISA e gLISA, de acordo com atual

sensibilidade destes detectores.
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Figura 27 Taxa de evento total por ano para a banda de frequéncia do detector gLLISA.
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Figura 28 Sensibilidade como uma func¢ao da frequéncia para os detectores LISA e gLLISA,

com as faixas de massa promissoras para cada intervalo de frequéncia ringdown.
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A Tabela 4 mostra o nimero de eventos observaveis para detectores espaciais as-
sumindo differentes parametros: spin do BNSM, angulo de inclinagdo, probabilidade de
formar discos desalinhados, taxas de eventos por ano para o LISA /gLISA e a possibilidade
de um precursor eletromagnético. A probabilidade para a formacao de discos desalinha-
dos com respeito ao vetor momento angular da bindria de BNSMs com inclina¢oes em
4,5 e 6 graus é da ordem de 7% — 10%. Nestes casos, o nimero de eventos esperado
para o LISA /gLISA é cerca de 2 — 3 eventos por ano com uma possivel contrapartida

eletromagnética nos ultimos dias antecedendo a fusao.

A probabilidade de originar sistemas inclinados em 10 graus é cerca de 17% e a
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Tabela 4 Taxas de evento esperadas para os detectores espaciais. A primeira coluna mos-
tra o parametro spin, a segunda coluna mostra a inclinagao entre os planos orbitais do
disco e da bindria, a terceira mostra a probabilidade de discos inclinados, as quarta e
quinta colunas mostram o niimero de eventos esperado por ano para o LISA e gLISA, res-
pectivamente, e a sexta coluna mostra a possibilidade de um precursor eletromagnético.

Para ambos os detectores, usamos € = 0,01 e SNR=10.
Spin Inclinagdo Prob. LISA (yr—') gLISA (yr~!) Cont. Ele.

0,1 0=4° 7% 2,00 1,66 Sim
0,5 0=4° 7% 1,91 1,76 Sim
0,9 0=4° 7% 1,78 1,82 Sim
0,1 0=5° 9% 2,56 2,13 Sim
0,5 0=>5° 9% 2,45 2,27 Sim
0,9 0=5° 9% 2,29 2,34 Sim
0,1 0=6° 10% 2,84 2,37 Sim
0,5 0=6° 10% 2,72 2,52 Sim
0,9 0=6° 10% 2,54 2,59 Sim
0,1 0=10° 17% 4,83 4,02 Sim
0,5 0=10° 17% 4,63 4,28 Sim
0,9 0=10° 17% 4,32 4,41 Sim
0,1 0=20° 34% 9,66 8,05 Incerto
0,5 0=20° 34% 9,26 8,57 Incerto
0,9 0=20° 34% 8,65 8, 82 Incerto
0,1 45°<0<135° 70% 28, 41 23,70 Néo
0,5 45°<0<135° 70% 27,23 95,922 Nao
0,9 45°<6<135° 70% 25,43 26,00 Nao

taxa de coalescéncia estimada para os interferémetros LISA /gLISA pode se aproximar de
5 eventos por ano. Neste caso, o sistema podera também emitir um sinal eletroméagnetico
prévio ao burst de radiacao gravitacional. Com inclinacoes de 4, 5, 6 e 10 graus, o aumento
em luminosidade pode exceder a taxa de Eddington, levando a uma possivel assinatura
eletromagnética. A chance de formar sistemas disco-bindria inclinados em 20 graus é
maior, cerca de 34% e o ntmero de eventos de ondas gravitacionais pode alcangarde 8
a 9 eventos por ano com o LISA e o gLISA. Como destacado por Nixon et al. (2012) a
possibilidade de surgir sistemas com altas inclinagoes (> 45 graus) é da ordem de 70% e
as taxas esperadas para estes sistemas coalescendo estao entre 25 e 28 eventos por ano.
Neste caso, nao é esperada qualquer evidéncia eletromagnética, porque discos altamente

inclinados podem quebrar ou romper muito antes da fusao da binaria.
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Mostramos ainda na Tabela 4, a variacao do parametro spin em diferentes inclina-
¢oes. Encontramos que para buracos negros rotacionando rapidamente existe um declinio
nas taxas de evento em relacao aos BNSMs rotacionando lentamente, quando detectados
pelo LISA. A diferenca entre as taxas em sistemas inclinados em 4, 5, 6 e 10 graus é
modesta, no entanto para altas inclinagoes (> 45 graus) as taxas variam por até 3 eventos
por ano. No caso das taxas calculadas para o detector gLISA, a mudanca no pardmetro
spin em diferentes inclinagbes mostra um aumento nas taxas diretamente proporcional ao

spin.
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Consideracoes Finais

Nesta tese, apresentamos os resultados numéricos das taxas de acrecao a partir
de um disco de gés desalinhado com o plano orbital de um sistema binario de BNSMs.
As simulagoes realizadas durante o estagio de doutorado-sanduiche no Departamento
de Fisica Teorica da Universidade de Milao permitiram inferir possiveis contrapartidas
eletromagnéticas de um par de BNSMs préximo a fusdo emitindo ondas gravitacionais.
Assumimos uma bindria com razao de massa de ¢ = 1072, um disco fino com a razao
H/R = 0,01 e uma massa do disco interna da ordem de ~ 1My. A escolha da razao
de aspecto do disco foi baseada no trabalho de Tazzari e Lodato (2015). Estes autores
estimaram a massa do disco antes da fusao encontrando que para um BNSM primario
com 10®M,, a massa interna do disco em desacoplamento é da ordem de 1M. Desse
modo, espera-se que bindrias coalescendo tenham discos finos.

Encontramos que discos inclinados com angulos de 1, 5 e 10 graus fazem as taxas
de acrecao exceder a taxa de Eddington entre os tempos t >~ 8500 — 8975, isto é, pro-
ximo ao tempo de fusao da bindria 7,, ~ 9476, em unidade do cédigo. Por outro lado,
discos circumprimarios inclinados entre 20 e 30 graus mostraram um pico muito menos
pronunciado nas taxas de acregio (ver Figura 17) e discos com inclinagoes em 180 graus
nao mostraram nenhum aumento nas taxas (ver Figura 21). A massa interna do disco é
rapidamente acretada apenas antes da fusao, levando a um réapido aumento na taxa de
acrecdo de massa acima do limite de Eddington. Estes resultados mostram que o efeito
snowplough é importante para inclinagoes até 10 graus.

Taxas de acrecao dos BNSMs secundarios com discos inclinados em 1 e 5 graus
apresentaram duplos picos confirmando o fendmeno squeezing em tempos iniciais da evo-
lucdo da binaria. O buraco negro companheiro rapidamente migra em direcio ao BNSM
central varrendo o gas no disco interno. Discos com angulos maiores que 5 graus nao
apresentam qualquer aumento pronunciado nas taxas do secundario durante a evolucao
da bindria (ver Figura 18) e se apresentam mais estendidos do que aqueles com inclinagoes
menores que 5 graus (ver Figura 20).

Nossos resultados concordam com o trabalho analitico de Lubow, Martin e Nixon
(2015), que obtiveram um decréscimo nos torques de maré ressonante com o aumento
do angulo de inclinagao; comparamos também nossas simulagoes com os resultados dos
precursores eletromagnéticos estudados por Cerioli, Lodato e Price (2016) e encontramos
um aumento em luminosidade para inclinagdbes menores ou iguais a 10 graus, excedendo
a taxa de Eddington. Além disso, identificamos a presenca do mecanismo squeezing (para
1 e 5 graus) durante a migracao do secundério, tal como encontrado por Cerioli, Lodato

e Price (2016) para sistemas disco-binéria alinhados.



Capitulo 5. Simulagées Numéricas e Estimativa das Tazas de Eventos 120

Realizamos simulagoes para discos mais espessos (H/R = 0,05) motivados na
investigacdo de assinaturas eletromagéticas antecedendo a fusao da binédria. Encontra-
mos que nenhum efeito acontece, independente do angulo de inclinagao (ver Figuras 23 e
24). Estes resultados estao de acordo com o trabalho numérico realizado por Baruteau,
Ramirez-Ruiz e Masset (2012a). Estes autores encontraram que o efeito snowplough nao
acontece para discos mais espessos. Uma pequena fracao da energia liberada durante a
fusdo pode aquecer o gas, produzindo apenas um afterglow eletromagnético (MILOSA-
VLJEVIE; PHINNEY, 2005).

Embora tenhamos investigado por meio de simulacoes de baixa resolu¢ao a migra-
¢ao da componente secundaria via emissao de ondas gravitacionais em dire¢ao a primaria,
nossos resultados estao completamente de acordo com estudos anteriores. Uma investi-
gacao em alta resolugao pode aumentar as taxas de acregao de massa para pequenas
inclinagoes.

Concluimos também que nossos resultados podem ser aplicados as contrapartidas
eletromagnéticas de fusoes de buracos negros com massas estelares. Neste caso, se mesmo
uma pequena fracao de gas permanesce no disco, as taxas de acre¢do produzidas quando
o disco de gas é empurrado no buraco negro primario, pelo decaimento do secundario,
durante a fusao, levam a picos de acrecao comparaveis ou excedendo a taxa de Eddington.
A assinatura eletromagnética pode ocorrer em menos de 8 dias antes da fusao final da
binaria.

Um cenério onde fusdes de binarias de buracos negros com massas estelares, diri-
gida pela radiacao gravitacional, produzindo um sinal eletromagnético ja tem sido sugerido
por Mink e King (2017). Estes autores argumentaram que o cendrio acontece se um disco
de acrecao de baixa massa sobrevive até a coalescéncia. Além disso, eles propuseram que
o disco responde a alguns processos das fases evoluciondrias (tais como perda de massa
repentina e recuo da onda gravitacional) dentro de algumas horas da fusdo. O sinal ele-
tromagnético podera surgir em raios-X, talvez se estendendo para o infravermelho e durar
pelo menos algumas horas.

Quanto a estimativa das taxas de evento por ano para os detectores LISA /gLISA
com a possibilidade de uma contrapartida eletromagnética antes da fusao da binaria,
assumimos a binaria de BNSMs circundada por um disco de acrecao e consideramos que
o disco e a binaria estao desalinhados. Concentramos em um modelo onde o disco de gas
¢é formado por eventos de acrecao de material com orientacao aleatéria a partir de nuvens
de gés, seguindo as simulagdes numéricas de Dunhill et al. (2014), Goicovic et al. (2016),
Goicovic et al. (2017). Cada disco de acrecao estd associado a um angulo de inclinagao
diferente. Estimamos a probabilidade para a formacao de discos gasosos inclinados em
angulos menores que 20 graus baseado nos trabalhos de Nixon et al. (2012) e Nixon,
King e Price (2013). Nixon e colaboradores calcularam que os desalinhamentos originais

do disco com rela¢do ao spin do buraco negro estao entre 45° < 6 < 135°, em 70% dos
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episddios de acrecao aleatoriamente orientados.

Encontramos que a probabilidade para a formacao de discos inclinados até 6 graus
¢ da ordem de 10%, enquanto inclina¢oes em 10 e 20 graus chegam a 17% e 34%, respec-
tivamente. Estas probabilidades estao diretamente relacionadas com o resultado final das
taxas de eventos esperadas por ano para os interferometros LISA /gL.ISA. Encontramos
taxas muito similares para ambos detectores. Para a banda de frequéncia do LISA, ob-
temos que a taxa de evento total para sistemas com inclinacoes em 4, 5, 6 e 10 graus é
da ordem de 2 a 5 eventos por ano, enquanto sistemas disco-bindaria inclinados a 20 graus
podem alcancgar até 10 eventos por ano e sistemas inclinados entre 45 e 135 graus podem
fornecer cerca de 28 eventos por ano.

Para a banda de frequéncia do gLISA, o nimero total de fusdes para sistemas com
angulos em 4, 5, 6 e 10 graus é da ordem de 2 a 3 eventos por ano, enquanto BNSMs
desalinhados em 10 graus sao capazes de produzir 4 eventos por ano e sistemas altamente
inclinados podem fornecer entre 23 e 26 eventos por ano. Os planos orbitais do disco e
binaria desalinhados em 4, 5, 6 e 10 graus podem fornecer um possivel sinal eletromag-
nético antecendo o burst de ondas gravitacionais, seguindo os resultados fornecidos por
Pereira et al. (2019a). Apesar da taxa de evento para sistemas inclinados em pequenos
angulos ser baixa, existe uma grande possibilidade dos LISA /gLISA detectarem todos os
eventos previstos com este modelo dado o constante avango da sensibilidade deles.

Nossas estimativas das taxas de eventos para sistemas altamente desalinhados
(acima de 45 graus) sdo mais otimistas que as taxas obtidas por Filloux et al. (2011).
Filloux e colaboradores encontraram cerca de 16 eventos por ano para o LISA, assumindo
que o crescimento dos BNSMs ocorrem devido ao acréscimo de massa e multiplas fusoes,
mas eles nao consideram discos de acregao inclinados circundando os buracos negros.
Nossos resultados para sistemas entre 45° < 6 < 135° sdo ainda mais promissores que
aqueles obtidos por Tinto et al. (2013). Eles assumiram o mesmo modelo de formacao de
Filloux et al. (2010) e encontraram cerca de 18 eventos por ano para o LISA e gLISA.

Embora sistemas com altas inclinagoes nao mostrem indicios de contrapartidas
eletromagnéticas, a detecao das ondas gravitacionais destes sistemas pode fornecer infor-
macoes importantes sobre os mecanismos fisicos que levam a quebra e ao rompimento dos
discos com altos angulos de inclinagao. Neste cenario, o efeito Bardeen-Petterson parece
nao ser tao eficiente (para haver uma transigao suave das partes alinhada e desalinhada do
disco), e o resultado de um disco quebrado ou rompido parece ser inevitavel para sistemas
com inclinagdes acima de 30 graus (NEALON; PRICE; NIXON, 2015).

As estimativas obtidas neste trabalho prevéem um nimero otimista de eventos
esperado em altos adngulos para os detectores espaciais LISA/gLISA e a possibilidade
de um cenario promissor para a primeira evidéncia de uma relagdo entre uma fusao de
BNSMs e uma assinatura eletromagnética para sistemas em pequenas inclinagoes. As

missoes LISA e gLISA podem contribuir significativamente para a astrofisica, discernindo
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os diferentes cenarios evolucionarios que levam a formacao dos BNSMs.
e Perspectivas Futuras

Discos de acregao circundando buracos negros em rotagao estao sujeitos a formacao
de warps. A dindmica de acrecao a partir de um disco warped pode estabelecer um papel
fundamental nestes casos, ja que ele regula o histérico do spin do BNSM e, como uma
consequéncia, a sua propria capacidade de crescer rapidamente. Um dos casos mais bem
estudados até hoje é o do disco warped da NGC 4258. Alguns trabalhos sugerem que
a formacao deste disco warped aconteceu devido a precessao Lense-Thirring (LENSE;
THIRRING, 1918) com o BNSM (~ 3,7 x 10”M,,) rotacionando desalinhado, no nticleo
da NGC 4258.

Martin (2008) usou modelos analiticos para sugerir a presenga do disco warped
pela precessao Lense-Thirring. A autora mostrou que tais modelos ajustam bem a forma
do disco para varias combinagoes do raio de waring e para as configuracoes do disco e do
BNSM. No entanto, modelos construidos por Trzesniewski et al. (2011) mostram que o
disco maser da NGC 4258 se ajusta melhor a altos angulos de inclinagao, maiores que 60
graus.

Em um trabalho em fase de desenvolvimento, estamos executando simula¢ées nu-
méricas com o c6édigo PHANTOM, variando o angulo de inclinacao do disco para diferentes
valores do parametro spin do BNSM, a fim de investigar se a precessao Lense-Thirring
seria eficiente para a formacao do warping em NGC 4258 e sugerir possiveis mecanismos
fisicos que possam ter levado a formacao dos bragos espirais anémalos desta galaxia. Nosso
modelo de disco é baseado nas condigbes iniciais sugeridas por Martin (2008) e os resulta-
dos preliminares tém mostrado que discos como aquele de NGC 4258 sao de fato warped,
em que houve uma quebra ou rompimento (para todos os dngulos simulados) formando
anéis precessionando em torno do BNSM central em um tempo ¢ = 65G M, /c?, como
mostrado na Figura 29. Sugerimos que a formacao dos bragos anémalos daquela galaxia
possa ter surgido de anéis de gas remanescentes da evolugao inicial da NGC 4258. No caso
desta galaxia espiral, podemos ver diretamente a relacdo do pardmetro spin do BNSM
central com a evolugao da galéxia.

Nos trabalhos futuros, queremos estender ainda mais todo este contetido sobre a
fisica dos discos de acregao, parametros (massa e spin) dos buracos negros, relagdo do
BNSM central com sua galaxia hospedeira e a emissao das ondas gravitacionais. Os pro-

ximos objetivos serao:

i) Investigar o Efeito Bardeen-Petterson em discos inclinados e determinar os angu-
los de inclinacao criticos que contribuem para o rapido crescimento ou, em certas situagoes,
anulam quase que totalmente o acréscimo de matéria em BNSMs nos centros das galédxias

(ou no caso da componente primaria de uma binaria), pelo surgimento de gaps durante a
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Figura 29 Snapshots da densidade de coluna em escala logaritmica. O disco apresenta um
angulo de 45 graus com relagdo ao spin (a = 0,5) do BNSM. O tempo em unidades do
c6digo é mostrado no canto superior direito. Na imagem a esquerda, vemos em um tempo
t = 15G My, /c a formagio do warp no disco e na imagem & direita em t = 65GM,, /c?
observamos os varios anéis se formando devido a alta inclinagao.

log column density
log column density

FONTE: A autora

evolugao do buraco negro.

ii) Verificar a evolugao do spin dos BNSMs, e consequentemente seu réapido cres-
cimento em massa, proveniente do géas aleatoriamente distribuido na galdxia hospedeira,
levando em consideracao eventos de acrecao orientados aleatoriamente no BNSM central
e a fisica de acre¢do de AGNs. Cenarios como este podem nos ajudar a explicar a distri-
buicao da dire¢ao de jatos observados em galaxias Seyfert, ja que a direcao do parametro

spin evolui de acordo com a queda do gas no BNSM nuclear.

iii) Modelar os discos de acregao viscosos e determinar os pardmetros de viscosidade
Shakura-Sunyaev e a razao de aspecto do disco. Os modelos utilizardao como condigoes
iniciais BNSMs com massas de 107 — 10°M,, variando o pardmetro spin. Este estudo
permitird verificar o modo de abastecimento no BNSM no niicleo de uma galdxia (ou em
uma bindria) e como acontece o crescimento dessas fontes nos casos de acregdo super- ou
sub-Eddington.
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Apéndice

Testes numéricos

A maioria dos testes numéricos feitos pelo cédigo PHANTOM utilizam o kernel
spline cubico com o parametro hys,. = 1,2, sendo hy. 0 fator de proporcionalidade que
especifica o pardmetro h em termos do espagamento médio das particulas local (PRICE,
2012; PRICE et al., 2018).

Discos de acrecao

O método SPH tem sido extensivamente utilizado por estudos de discos de acrecao,
desde os estudos pioneiros de Artymowicz e Lubow (1994), Artymowicz e Lubow (1996),
Murray (1996) e Maddison, Murray e Monaghan (1996), sendo mostrados como utilizar
o termo da viscosidade artificial para imitar a viscosidade do disco Shakura e Sunyaev

(1973).

Calibracdo da viscosidade do disco

O teste numérico mais simples é calibrar a viscosidade do disco medindo a taxa
de difusdo da densidade de superficie do disco. A Figura 30 mostra os resultados de
um extensivo estudo desenvolvido por Lodato e Price (2010). Para esta investigagao os
autores estabeleceram um disco de raios interno e externo com R;, = 0,5 e R.,; = 10,

respectivamente, com perfil de densidade de superficie na forma:

Rin
Z_EOR‘p(l— - )

e uma equagao de estado localmente isotérmica ¢, = c;0R™?. Para um disco resol-

vido uniformemente sao assumidos p = 3/2 e ¢ = 3/4, ou seja, a razao h/H é aproxima-
damente constante (LODATO; PRICE, 2010), dando um valor constante do pardmetro
a de Shakura e Sunyaev (1973) de acordo com a equagao (4.98). Price et al. (2018) reali-
zaram o teste de calibragao da viscosidade do disco estabelecendo o parametro ¢, de tal
modo que a razao de aspecto do disco possui o valor de H/R = 0,02 em R = 1. Price et
al. (2018) usaram um ndimero de 2 milhdes de particulas, com varios cdlculos adicionais
usando 20 milhdes de particulas. Em unidades do c6digo, os autores executaram simula-
¢oes em um tempo t = 1000. Price e colaboradores mediram a taxa de difusao ajustando
a evolucao da densidade de superficie obtida do PHANTOM com os resultados de um
"ring code'resolvendo a equagao de difusdo em 1D padrao para discos de acregao (PRIN-
GLE, 1992). Para mais detalhes do procedimento de ajuste recomendamos uma leitura no
trabalho de Lodato e Price (2010). Price et al. (2018) usaram a iteracao Newton-Raphson
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para encontrar um erro minimo entre o cédigo 1D e o perfil da densidade de superficie do

PHANTOM no final da simulacao, que fornece o melhor ajuste (ay;) e barras de erro.

Figura 30 Calibracao da viscosidade do disco no codigo PHANTOM, comparando o valor
de entrada do pardmetro a de Shakura-Sunyaev da equagao (4.98) (eixo x) com a taxa
de difusdo medida da densidade de superficie ajustando ao cédigo 1D (eixo y). Os tri-
angulos indicam simulagoes com a viscosidade do disco calculada usando a viscosidade
artificial, enquanto os quadrados representam as simula¢ées usando a viscosidade fisica.
As simulagoes representadas pelos triangulos verde, ciano e vermelho usam 20 milhoes de

particulas.
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FONTE: Lodato e Price (2010)

A Figura 30 mostra que as taxas de difusdo medidas concordam com os valores
experados para dentro das barras de erro. A excegao é para discos de baixas viscosidades
com viscosidade fisica, onde a contribuicdo da viscosidade artificial torna-se significante.
Os triangulos na Figura 30 mostram os resultados com a viscosidade do disco computada
da viscosidade artificial, enquanto os quadrados representam simulacoes com a viscosidade
fisica estabelecida de acordo com a equacao v, = agsc?H,.

Este teste demonstra que a implementacgao da viscosidade do disco no PHANTOM
trabalha, e também a traducao do termo da viscosidade artificial acordando com a equacao
(4.98) esta correta.

Difusao Warp

Um teste mais rigoroso da fisica do disco envolve a dinamica dos discos warped.
Trabalhos analiticos como os de Papaloizou e Pringle (1983), Pringle (1992) e Ogilvie

(1999) que fornecem expressoes anliticas para a taxa de difusdo de warps em discos para
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valores nao-lineares para tanta a viscosidade do disco e a amplitude warp. Esta teoria se
aplica no regime difuso onde a viscosidade do disco excede a razao de aspecto do disco,
a > H/R. Para a < H/R a propagagao warp é do tipo onda e nao existe nenhuma teoria
nao-linear equivalente. O c6digo PHANTOM surgiu para simular discos warped com o
trabalho pioneiro de Lodato e Price (2010) projetado para testar a teoria de Ogilvie (1999)
em simulagoes 3D. A Figura 31 mostra os resultados deste estudo, apresentando a taxa

de difusdo warp como uma func¢ao da viscosidade do disco.

Figura 31 A taxa de difusao warp como uma funcao da viscosidade do disco, mostrando
resultados do PHANTOM comparados a teoria nao-linear de Ogilvie (1999). A previsao
linear ap = 1/(2cx) é mostrada pela linha solida.
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FONTE: Lodato e Price (2010)

Conservacao

Uma vez que as equagdes de movimento foram derivadas da Lagrangiana usando
somente a soma da densidade, é claro que as simentrias na Lagrangiana, serao refletidas
como propriedades de conservacao nas equagdes de movimento: covaridncia Galileana,
conservagao do momento linear (devido a invaridncia a translagoes), conservacao do mo-
mento angular (por causa da invaridncia a rotacgdo), energia (porque a Hamiltoniana é
independente do tempo) e a entropia (visto que as equagoes foram derivadas sob uma
restrigdo da entropia constante).

As vantagens para a astrofisica da conservagao simultdnea dos momentos linear
e angular é crucial. Na abordagem Euleriana, a conservacao do momento angular pode
somente ser alcancada usando uma grade correspondendo a geometria do sistema e entao

somente quando o fluxo estd bem alinhado com a grade. Para o SPH, a conservacao do
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momento angular é idependente da geometria, significando que problemas envolvendo
dindmica orbital complicada sdao especialmente bastante adequada para simulacao SPH.
Um exemplo é o estudo de discos de acregao warped realizado por Lodato e Price (2010),
onde uma verificacao detalhada das predi¢oes da teoria dos discos-a foi possivel porque a
dindmica orbital é a mesma independentemente da inclinagdo do plano orbital e também
porque somente a fonte de dissipacao de momento angular é um termo de viscosidade «
explicitamente adicionado.

As desvantagens da conservacao sao menos 6bvias, mas reduz-se ao fato de que o
método SPH é muito robusto. Os erros em um calculo sao refletidos na distribuigao de

particulas, que se torna ruidosa (PRICE, 2012).

Estado de energia minimo ou a "grade"em SPH

O Hamiltoniano também fornece ao SPH uma vantagem muito significante sobre
outros métodos de particulas garantindo que o arranjo de particulas minimize a Lagran-
geana, implicando na existéncia de um "estado de energia minimo'para as particulas. Um
arranjo de particulas livre de ruido e estavel ¢ um indicador muito importante da precisao
das solugbes SPH, visto que o arranjo das particulas é semelhante a "grade'em outros
métodos Lagrangianos.

Para entendermos melhor, podemos estudar o que acontece em um arranjo de
particulas inicialmente aleatorio, isto é, com uma pressao constante. Com a formulacao
Hamiltoniana a forca ndo desaparece apesar da pressao ser constante, levando para uma
repulsao mutua entre as particulas e assim um rapido ajuste da distribuicao aleatoria das
particulas. As restri¢oes na distribuicao das particulas impostas pela natureza Hamilto-
niana do sistema significa que esta redistribuicao das particulas ocorre automaticamente
em SPH, ao contrario nos métodos de grade Lagrangiano onde a grade pode tornar-se
distorcida arbitrariamente. A desvantagem é que isto significa que existe inevitavelmente
algum movimento das particulas que tem o potencial para oprimir pequenas perturba-
¢oes. Portanto, este movimento nao ¢ em nenhum sentido aleatorio e é a razao porque o
SPH é capaz de manter um bom arranjo de particulas ao longo da evolucao de processos
dindmicos bastante complicados sem a necessidade da regularizagao explicita da grade ou
procedimentos de redistribuicao (PRICE, 2012).

Resolucao

A caracteristica chave do SPH é que a resolucao é automaticamente estabelecida
onde a matéria se concentra, uma consequéncia direta de ter as equacoes em particulas
Lagrangianas de massas fixadas. Para a astrofisica esta é uma grande vantagem, ja que
significa que o SPH é muito adequado para simular problemas envolvendo colapso gravi-

tacional, tais como formacao estelar e formacao de estrutura cosmoldgica, uma vez que
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esforcos computacionais é automaticamente colocado em objetos densos colapsando. A
exigéncia da resolucao ser mais alta onde se concentra maior quantidade de massa pode
também ser uma desvantagem dependendo da questao. Um exemplo para essa situacao
¢ uma comparagao entre o SPH e um cédigo baseado em grade (por exemplo, o c6digo
FLASH) em simulagoes de turbuléncia supersénica no meio interestelar (Price Federrath
2010). Neste caso, o cdédigo SPH é uma escolha mais eficiente, devido a uma diferenga
de uma ordem de magnitude em custo computacional do que quando utilizando o cédigo
baseado em grade. Entretanto, o principal ponto é que a alta resolucao é necessaria em

ambos os métodos para obter respostas similares.
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