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RESUMO

A coalescéncia de bindrias de estrelas de néutrons produz quantidade significativa
de ondas gravitacionais. A fonte GW170817 detectada pelo Advanced LIGO e Virgo
associada ao GRB170817A inaugurou a astronomia multi-mensageira, confirmando o
modelo de que as estrelas de néutrons sao também progenitores de eventos Gamma-
Ray Bursts de curta duragdo. A massa total da bindria detectada foi de 2,73Mg,
produziu um GRB de curta duragao 2+0, 5s e com energia isotrépica equivalente de
~ 1039 —10%°J. Essas emissoes sao produzidas de acordo com o modelo de fireball, que
consiste em pares elétron-positron, radiagao e matéria barionica. Esta ultima absorve
a maior parte da energia da explosao, chegando a alcangar fatores de Lorentz (vy) da
ordem de 102-103. Devido aos intensos campos magnéticos de estrelas de néutrons
e ao plasma fortemente magnetizado circundante a essas fontes de OGs, os modos
Alfvén e magneto-acustico de ondas magneto-hidrodinamicas sdo excitados pelas
polarizagoes das OGs, x e +, respectivamente. As ondas MHD excitadas, por sua
vez, carregam energia através do plasma, sugerindo um mecanismo alternativo para
a aceleracao da matéria com altos fatores de Lorentz. A amplitude da OG depende
da frequéncia do sistema, por conseguinte, a energia depositada no plasma depende
da frequéncia da radiacdo gravitacional. N6s encontramos o conjunto fechado de
equagoes que descrevem o plasma MHD ideal excitado pelas OGs emitidas pela
binaria de estrelas de néutrons. Calculamos a energia transferida entre as ondas
durante a fase inspiral da coalescéncia. Nossos resultados mostram que as frequéncias
mais baixas contribuem significativamente para a absorcao da energia no plasma
e que, para o modo magnetossonico, a energia armazenada pode alcancar valores
~ 10%J, quando noés consideramos as condicoes do sistema GW170817 emitindo
OG na faixa ~ 100 Hz até ~ 1,61 kHz. Com célculo analogo, para o modo Alfvén,
a energia armazenada pelo acoplamento pode alcancar valores ~ 10%J dentro da
faixa de frequéncias. Mostramos que o o vector de Poynting e a pressao de radiagao
produzidos pela interagdo da OG e plasma podem ter papéis importantes na geragao
do fluxo ultrarrelativistico de GRBs. A energia observada para o GRB170817A, em
principio, pode ser explicada se o angulo # formado entre a orientacao do campo
magnético ambiente e a diregdo de propagagao das OGs é de 7 /2. Todos os resultados
sao obtidos, semi-analiticamente, para as ondas MHD interagindo coerentemente
com as OGs.

Palavras-chave: Ondas Gravitacionais. Estrelas de Néutrons. Ondas MHD. short

GRBs. Ondas Eletromagnéticas. GW170817. GRB170817A.
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COUPLING BETWEEN GRAVITATIONAL WAVES AND A
STRONGLY MAGNETIZED PLASMA IN BINARIES OF NEUTRON
STARS

ABSTRACT

Coalescence of binary neutron stars produces a significant amount of gravitational
waves. The source GW170817 detected by Advanced LIGO and Virgo associated
with GRB170817A inaugurated the multi-messenger astronomy, confirming the
model that neutron stars are also progenitors of short Gamma-Ray Burst events.
The total mass of the detected binary was 2.73M, and it produced a short GRB
with duration of 2 + 0.5s and equivalent isotropic energy of ~ 103 — 104 J. This
emission is produced according to the fireball model, which consists of electron-
positron pairs, radiation, and baryonic matter. The last one absorbs most of the
energy from the explosion, reaching Lorentz factors () in the order of 10? - 103.
Due to the intense magnetic fields of the neutron stars and the strongly magnetized
plasma surrounding these sources of GWs, the Alfvén and magneto-acoustic modes
of magneto-hydrodynamic waves are excited, respectively, by the polarizations X
and + of the GWs. The excited MHD waves, in turn, carry energy through the
plasma, suggesting an alternative mechanism for the acceleration of matter with
high Lorentz factors. The GW amplitude depends on the frequency of the system,
therefore, the energy deposited in the plasma depends on the frequency of the grav-
itational radiation. We found the closed set of equations describing the ideal MHD
plasma excited by the GWs emitted by the neutron binary star. We calculated the
energy transferred between the waves during the inspiral phase of the coalescence.
Our results show that the lower frequencies also contribute to the absorption of
energy in the plasma and that, for the magnetosonic mode, the stored energy can
reach values ~ 1030J, when we consider similar conditions as GW170817 emitting
GW in the range ~ 100Hz up to ~ 1.61kHz. With an analogous calculation, for
the Alfvén mode, the energy stored by the coupling can reach values ~ 103°J within
the frequency range. We show that the Poynting vector and the radiation pressure
produced by the interaction of GW - plasma can play an important role in the gener-
ation of the ultra-relativistic flow of GRBs. The energy observed for GRB170817A,
in principle, can be explained if the 6 angle formed between the orientation of the
background magnetic field and the GW propagation direction is 7/2. All results
are obtained, semi-analytically, for the MHD waves interacting coherently with the

GWs.

Keywords: Gravitational Waves. Neutron Star. Magneto-hydrodynamics Waves.
short GRBs. Eletromagnetic Waves. GW170817. GRB170817A.
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teoal — Tempo da realizacao da coalescéncia

T — Tempo restante para a coalescéncia

r — Fator de Lorentz, Indice Politrépico Adiabético
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1 INTRODUCAO

A primeira evidéncia indireta das ondas gravitacionais (OGs) surgiu com a bindria
de pulsares PSR 1913416 que exibira uma diminui¢do do periodo orbital, como
consequéncia da energia gravitacional irradiada. A quantidade de decréscimo esta de
acordo com as predigoes da Relatividade Geral (RG) com erro de 1% (TAYLOR J. H.
E WEISBERG, 1989; WEISBERG J. M. E TAYLOR, 1984). Medidas similares utilizando
sistemas "duplos de pulsares'recentemente descobertos tém permitido melhorar esses
testes experimentais da Relatividade Geral para o nivel de 0,05% (BECKER, 2009).

Apoés quatro décadas da descoberta de Hulse R. A. e Taylor (1975) sobre o decai-
mento orbital do pulsar PSR 1913416, a primeira evidéncia direta das OGs veio
no dia 14 de Setembro de 2015, as 09:50:45 (GMT). O evento, mencionado como
GW 150914, foi observado pelos dois detectores do observatorio Laser Interferometer
Gravitacional-Wave Observatory (LIGO) em Hanford e Livingston nos EUA simul-
taneamente (ABBOTT B. P., 2016). Os dados de amplitude da OG, adquiridos pelos
interferometros do LIGO, foram comparados com modelos de ondas preditos de
forma teorica. Os resultados apontaram firmemente para a fase inspiral e merger de
dois buracos negros (BNs) e o ringdown do BN resultante, a uma distancia de mais

de um bilhdo de anos-luz.

Outras quatro detec¢oes de BBNs aconteceram durante as corridas de observagao do
LIGO - GW151226 (ABBOTT, 2016), GW170104 (ABBOTT et al., 2016a), GW170608
(ABBOTT et al., 2017b), GW170814 (ABBOTT et al., 2017c) — até a primeira obser-
vacgao de um sinal emitido pela fase inspiral de binarias de estrelas de néutrons
(BENs) (ABBOTT et al., 2017d). Os detectores da rede LIGO-Virgo observaram o
sinal de OG de objetos compactos de baixa massa consistentes com um merger de
BENs em 17 de agosto de 2017 as 12:41:04 (UTC). A melhor combinacao das me-
didas das massas prové a massa chirp M, = 1, 188f8:88§‘ M e uma faixa da massa
total ~ 2,73 — 3,29 M., para GW170817. As massas das componentes estao entre

0,86 — 2,26 M, de acordo as massas das conhecidas de ENs (ABBOTT et al., 2017d).

Em adi¢ao, uma contrapartida eletromagnética — GRB 170817A — foi observada 1,7 s
depois do tempo de coalescéncia de GW170817 (GOLDSTEIN et al., 2017; SAVCHENKO
et al., 2017). A combinagao dos dados do LIGO-Virgo permitiu restringir a posigao
da bindria dentro de uma &rea 28 graus? do céu, a distancia de ~ 40™%, Mpc (SINGER
et al., 2016). Por outro lado, o GRB 170817A foi encontrado na galdxia NGC 4993,
consistente com a localizagdo e a distancia dadas pela deteccdo da OG (PAN et
al.,, 2017). Essa coincidéncia da observacao GW170817 e GRB170817A de natureza



distinta inaugura a astronomia multi-mensageira. Estima-se que a taxa de merger de
binarias EN-EN, dentro do horizonte de eventos de detectores avancados — Advanced
LIGO (HARRY et al., 2010), Advanced Virgo (ACCADIA et al., 2011) e KAGRA (ASO
et al., 2013) — esteja entre 0,4 e 100 ano™! (ABADIE et al., 2010).

As ENs configuram-se num excitante laboratério césmico para fisica teodrica. Por
possuirem campos magnéticos intensos e taxa de rotagao elevada (SHAPIRO; TEU-
KOLSKY, 1983), estao relacionadas com as explosoes de raios-y (GRBs) de curta
duragdo, short GRBs - sGRBs, (t52s) (KOUVELIOTOU et al., 1993; EICHLER et al.,
1989; NAKAR, 2007). Estes eventos, tipicamente, sdo considerados os mais energé-
ticos e mais brilhantes do Universo !, liberando ~ 10 J em ~ 1 ms (PACZYNSKI,
1986).

Tradicionalmente, os progenitores dos GRBs sao baseados no tempo de duragao
(KOUVELIOTOU et al., 1993). Alguns GRBs longos (t > 2s) sao associados com
Supernova Tipo Ic (GALAMA et al., 1998; STANEK et al., 2003). Por outro lado, obser-
vagoes pelo satélite Swift (SAKAMOTO et al., 2011) tém revelado que alguns GRBs
curtos (¢t < 2s) sao associados com galdxia elipticas sem formagao estelar (como
a localizacao do GRB 050509B detectado em raio-X discutido na Referéncia Geh-
rels et al. (2005)). Seus progenitores tém sido associados com o merger de objetos
compactos (NARAYAN et al., 1992; PIRAN, 1999; KOUVELIOTOU et al., 1993; EICHLER
et al., 1989; NAKAR, 2007), similarmente, aos resultados obtidos pelas observagoes
dos satélites Fermi (PACIESAS et al., 2012; QIN et al., 2013; KIENLIN et al., 2014) e o
Integral (BOSNJAK; DAIGNE, 2014).

Com base nas observagoes, os progenitores de GRBs devem ser capazes de gerar
um "outflow"com elevada luminosidade (entre 107 e 10" J s71) e energia total (da
ordem de 10*2 e 10*® J) (FISHMAN; MEEGAN, 1995; ZHANG B. E MESZAROS, 2004). O
outflow é constituido por trés componentes basicos: fétons, matéria e campos mag-
néticos. Mas devido aos altos fatores de Lorentz (7 ~ 100 — 1000) (LU et al., 2012;
LITHWICK; SARI, 2001), sugere-se que o ejeto deve possuir uma pequena contami-
nacao de barions para que seja possivel alcangar velocidades relativisticas (ZHANG,
2011). O fator de Lorentz () da matéria durante a emissao prompt do GRB é um
pardmetro fundamental para entender a fisica dos GRBs (LU et al., 2012). Seu valor

limita inferiormente a quantidade permitida de polui¢do baridnica no fluxo. O fator

! Alguns poucos eventos isolados alcancam quantidades energéticas maiores, como a hyernova
SN 2015L, chegando ao maior brilho observado de ~ 10% J. No limite tedrico, existem quantidades
energéticas maiores, como a massa-energia visivel da Via Léctea de 10°® J. Entretanto, ainda nao
se observou uma galdxia liberar essa energia numa curta escala de tempo como os GRBs.



v pode ser determinado pelo ponto maximo da curva de luz do afterglow inicial (e a
desaceleragao do choque externo) ou pela compacidade (compactness) - pardmetro

que determina se o GRB é opticamente fino para a produgao de pares.

Mecanismos de dissipagao magnética associados com a reconexao das linhas de
campo magnética podem configurar numa importante via para a aceleracao de par-
ticulas (PARKER, 1957). Entretanto, para GRBs, esse é um processo lento. Meca-
nismos alternativos sugerem participagao das ondas Alfvén (MOORTGAT; KULJPERS,
2003). Dadas as elevadas temperaturas que a matéria atinge na fireball (PIRAN;
SHEMI, 1993), associadas com os intensos campos magnéticos, é plausivel que ondas
magneto-hidrodinamicas (MHD) sejam produzidas durante a coalescéncia dos sis-
temas de binarias compactas. Os efeitos do plasma podem também contribuir para
mecanismos de produgao de radiacao sincroton, sincrotron auto-Compton (SSC) e
espalhamento Compton (MEDVEDEV; LOEB, 1999).

Uma parte da energia liberada pelo progenitor GRB esta na forma de jatos altamente
relativisticos. Essas estruturas podem atingir raio ~ 10'' m, produzindo raios-y que
sdo caracterizados, nominalmente, como emissao prompt. A uma distancia maior,
para uma faixa de ~ 102 m, é produzido o afterglow, outra contraparte eletromag-
nética (WAXMAN, 2003; PIRAN, 2004). Apesar do extenso estudo, a natureza do

GRB ainda permanece como uma questao em aberto (PIRAN, 1999).

Os GRBs sao produzidos em distancias cosmolégicas, seus fluxos implicam em ener-
gias imensas, podendo alcancar 10*7 J, se a emissdo ¢ isotrépica. Quando uma grande
quantidade de energia radiativa é, de repente, lancada em uma regido, uma esfera
radiativa (fireball) opaca de gas fétons-léptons (et e, ) é criada devido ao perfil
de criagao dos pares elétron-positron. Essa esfera expande e resfria rapidamente até
a energia dos fotons diminuir abaixo do limiar de producao de pares e se tornar
transparente. Se alguma quantidade de matéria barionica estd misturada com esta
fireball, um pouco de energia radiativa serda convertida para energia cinética dos
barions, que sao acelerados a velocidades ultrarrelativisticas, alcangcando fatores de
Lorentz da ordem de ~ 10? — 10® (SHEMI; PIRAN, 1990), e o sinal de tal explosdo
serda enfraquecido. Se a massa barionica é grande o suficiente — GRB opticamente
espesso (LITHWICK; SARI, 2001) — quase toda a energia de radiagdo serd convertida
em energia cinética e nenhum sinal raio-y da explosao sera observado. A presenca
de 107°M, de béarions é suficiente para reduzir significativamente a radiacao. Com
1075Mg, de matéria baridnica, a expansio nunca se torna relativistica (FISHMAN;

MEEGAN, 1995). Uma fragao substancial da energia cinética dos barions é transfe-



rida a populagao nao-térmica de elétrons relativisticos (MESZAROS P. E REES, 1993).
Estes, por sua vez, resfriam, devido ao espalhamento Compton inverso e a emissao
sincrotron no campo magnético pés-choque (MEDVEDEV; LOEB, 1999), produzindo
a radiacao observada em GRBs e seus afterglows (KATZ, 1994).

Acredita-se que os GRBs sejam produzidos de acordo com os modelos da fireball
(MESZAROS P. E REES, 1993; REES M. J. E MESZAROS, 1994; PIRAN, 1999; MESZAROS,
2002; MESZAROS, 2006), introduzido pela primeira vez por Cavallo G. e Rees (1978).
As fireballs sdo objetos essencialmente dindmicos, cujas propriedades aumentam
rapidamente com o tempo. O GRB em si é produzido pela dissipacao interna dentro
do fluxo de saida, enquanto que o afterglow é produzido pelo choque externo com
o meio circundante. Esses modelos sao baseados na suposicao de que os outflows

ultrarelativisticos sdio comumente geradoras de choque.

O modelo da fireball supoe um comportamento essencialmente hidrodinamico, isto
¢, dominada por barions e energia cinética. O mecanismo central ejeta energia in-
termitentemente na forma de mini-conchas. Estas colidem, produzindo choques que
aceleram as particulas, protons e elétrons. Com a introducao do campo magnético,
ou carregado pelo mecanismo central ou gerado pelos dinamos turbulentos, esses
elétrons emitem sincrotron, na banda do raio-y (ZHANG B. E MESZAROS, 2004). Isto
é responsavel pela emissao de GRB observada. A energia da emissao é um problema
do modelo de choque interno; a emissao tem de ser extraida da energia cinética rela-
tiva entre as conchas colidindo, mas a eficiéncia da radiacao é tipicamente pequena,
cerca de 1%-5% (KUMAR; PIRAN, 2000). Para alcancar alta eficiéncia observada num
GRB (FRAIL et al., 2001), algumas sugestoes sdo feitas, incluindo a dissipagao nao
linear (BELOBORODOV, 2000) e colisoes quasi—elasticas (KOBAYASHI; SARI, 2001).

Existem varias motivacgdes para considerar uma fireball com campos magnéticos in-
tensos como geradora da radiagao observada. Primariamente, desde que uma fireball
de GRB exige um actimulo muito pequeno de barions para atingir o alto fator de
Lorentz, um fluxo de Poynting torna facil transportar uma quantidade grande de
energia sem carregar barions (ROSSI et al., 2004). Outro mecanismo de extragao de
energia, utilizando o processo de pares de neutrinos (vv — e~ et) (EICHLER et al.,
1989), esta associado com a corre¢ao do feixe do GRB (RUFFERT et al., 1997), as-
sim a energia magnética satisfaz as necessidades energéticas. Além de que, campos
magnéticos sao uteis para jatos colimados (VLAHAKIS; KONIGL, 2003).

Uma fragao grande, > 10%, da energia da fireball pode ser convertida para a produ-

cao de féton-méson com uma explosao de neutrinos de ~ 10* eV. Prétons de 105



eV interagem com fétons de ~ 1MeV, carregando matéria de raios-y para produzir
neutrinos de 10*eV. A deteccdo de neutrinos de GRBs constataria o cenario de fi-
reball cosmoldgica para a produgdo de GRB (WAXMAN; BAHCALL, 1997). Além das
questoes fundamentais sobre os GRBs, existem problemas ainda em aberto, como o
"no-host"para diversos sGRBs que nao apresentam brilho coincidente com a galaxia
hospedeira (BERGER, 2010), bem como a geragao de campo magnético (MEDVEDEV;
LOEB, 1999; MEDVEDEYV et al., 2005) em GRBs que estao ainda em aberto.

H& duavidas se o modelo de choque interno da fireball possa fornecer respostas satis-
fatérias para as questoes acima descritas (LYUTIKOV; BLANDFORD, 2003; THOMP-
SON et al., 1994; DRENKHAHN, 2002; SPRUIT; DRENKHAHN, 2004; VLAHAKIS; KO-
NIGL, 2003). Um modelo alternativo denominado Modelo Eletromagnético (EMM)
foi proposto. Neste modelo, a energia de um fluxo de Poynting dominante é dissi-
pada diretamente em particulas por meio de instabilidades de plasma. Embora o
fluxo de Poynting seja geralmente mais diretamente observavel, esta energia eletro-
magnética pode ser transferida para a energia cinética do plasma, que ira irradiar
através de diferentes processos (PALENZUELA et al., 2013). Cendrios com fluxo de
Poynting dominante requerem um forte campo magnético (> 10 Gauss) e grande
taxa de rotacio (© ~ 10%s™!) (LYUTIKOV; BLACKMAN, 2001). Essas caracteristicas
podem ser encontradas quando uma merger de ENs forma um toro de acrecao em
torno de um BN e em Magnetares recém-nascidos (USOV, 1992; BLACKMAN; YT,
1998; THOMPSON, 2005; REZZOLLA et al., 2011; PALENZUELA et al., 2013).

A presenca de matéria carregada e campos magnéticos elevados sugere a partici-
pacao de ondas Alfvén e magnetossonicas (MOORTGAT; KULJPERS, 2003) como um
mecanismo importante para aceleracao de particulas, bem como processos envol-
vendo reconexdo magnética (PARKER, 1957). Dadas as altas temperaturas que a
matéria atinge na fireball (PIRAN; SHEMI, 1993), associadas a intensos campos mag-
néticos, as ondas MHD sao produzidas durante a coalescéncia dos sistemas bindrios

compactos, enquanto estes liberam ondas gravitacionais.

As ondas MHD podem transportar energia e momentum através do plasma. De-
pendem das caracteristicas do sistema, como campo magnético, densidade local e
também da radiacao gravitacional. Isso sugere que as ondas MHD podem ser um

possivel mecanismo para acelerar a matéria a altos fatores de Lorentz.

Em um espaco-tempo plano no vacuo, OGs e ondas eletromagnéticas (OEMs) nao
interagem. No entanto, OG e OEM podem acoplar em um espago curvo. Em par-

ticular, Gertsenshtein (1962) encontrou valores baixos na transferéncia de energia



eletromagnética para energia gravitacional, proporcional a G/(rc*)B*RT ~ 10717,
com um tempo de viagem do raio de luz de T' ~ 107 anos e um campo interes-
telar B ~ 107G constante ao longo de um comprimento de R ~ 10 anos-luz. A
OEM viajando através de um campo eletromagnético estatico é transformada em
OGs da mesma frequéncia e vetor de onda. A eficiéncia do processo depende do qua-
drado do campo, bem como do quadrado de sua dimenséo linear (BOCCALETTTI et al.,
1970). Um cendario semelhante, em um espago com um campo magnético estacioné-
rio, Zel’dovich (1974) verificou que hBy é a fonte da radiagao eletromagnética, onde
h ¢ a amplitude da OG, modificando a métrica que causa expansao e compressao
das linhas de Bj.

A interacdo OG-OEM também foi estudada por Brodin G. e Marklund (1999), os
autores interpretaram o processo como um decaimento do graviton com energia hwg
em um féton com energia Aw; e um plasmon com energia hws, de modo que a taxa de
crescimento das ondas do plasma é dada por (kawo/kowr ) wiws /4| hy|? (considerando

a polarizagdo + da OG como h, = 0).

Macedo P. G. e Nelson (1983) derivaram as relagdes de dispersdao que governam o
acoplamento entre OG e OEM propagando-se perpendicular e paralelamente a um
campo magnético de fundo. O caso em que as ondas se propagam em um angulo
arbitrario em relacao ao campo magnético nao foi considerado. Os autores descobri-
ram que a existéncia de cada acoplamento estd ligada ao fato de que as perturbagoes
anisotropicas da funcao de distribuicao induzem desvios nos elétrons e ions, que por
sua vez geram uma corrente elétrica. Portanto, a interacao OG-OEM se deve princi-
palmente a geracao de correntes elétricas no interior do plasma pela perturbacgao das
trajetorias das particulas carregadas por causa da OG (PAPADOPOULOS et al., 2001).
Os autores chegaram a conclusao que a propagagao da OG ao longo da dire¢ao do
campo magnético de fundo nao gera correntes no plasma (MACEDO P. G. E NELSON,
1983; PAPADOPOULOS et al., 2001).

Apesar da fraca interacao das OGs com a matéria, o acoplamento OE-OEM pode
ser alterado pela presenca de um plasma fortemente magnetizado. Em particular,
a OG pode interagir com a OEM por meio de excitacdo no plasma - ondas Alfvén
ou magnetossonicas. As OGs de alta frequéncia produzidas pelo merger das ENs
se propagam pela magnetosfera do sistema, interagindo com os campos eletromag-
néticos acoplados a matéria. Essa interagao (ou acoplamento) pode excitar ondas
MHD, gerando harmonicos mais elevados, como radiacao eletromagnética na banda
de radiofrequéncia (MARKLUND et al., 2000; MOORTGAT, 2006).



Isliker et al. (2006) mostraram que uma OG gerada por um magnetar pode ser a fonte
da energia liberada em um flare gigante e pode estar associada até mesmo em um
GRB curto, através da absor¢ao da energia da OG por um plasma nas proximidades
dos objetos. Eles assumiram um campo magnético da EN cerca de B ~ 10'¢ G, uma

3

densidade de fundo do sistema py = 107 *gem ™3, um indice adiabético I' = 4/3 e

frequéncia da OG alcancando 5 kHz.

O acoplamento OG-OEM ¢ mais eficiente se as ondas sao coerentes, ou seja, se as
frequéncias e a fase relativa das ondas permanecem inalteradas por muito tempo
(SERVIN M. E BRODIN, 2003). Vérios autores mostraram que o acoplamento é mais
eficiente quando as ondas OG-OEM sao ressonantes (SERVIN et al., 2000; PAPADO-
POULOS et al., 2001; MOORTGAT; KUIJPERS, 2003). A interacao de coeréncia no vicuo
ou na presenca de um campo eletromagnético de fundo requer apenas que as frequén-
cias coincidam e as ondas tenham velocidade de fase idéntica. De acordo com Servin
M. e Brodin (2003), considerando a interagao OG-OEM em um "meio", a ocorréncia
de tais ressonancias é mais rara porque a velocidade de fase para OG ainda ¢ igual a
velocidade da luz, enquanto para OEMSs isso ocorre apenas para frequéncias de onda
especificas (ou no limite de frequéncias muito altas). Na verdade, a velocidade das
ondas MHD depende da velocidade de Alfvén que diminui com a pressao mecanica
e aumenta com a pressao magnética. A condi¢ao de coeréncia pode ser estabelecida
no plasma ténue fortemente magnetizado com pressao p e campo magnético B onde
2u0p/ B? < 1.

Nosso objetivo é apresentar o conjunto de equagoes relativisticas MHD (GRMHD)
que descrevem a interagao das OGs com a magnetosfera das ENs produzindo OEMs
no plasma magnetizado durante a fase inspiral. As polarizacbes +, x da OG se
acoplam com os modos de ondas MHD. Calculamos, formulacao semi-analitica, a
energia transferida pela interacao. Em particular, mostramos que o chamado modo
magnetossonico pode atingir energias da ordem das energias observadas em GRBs

curtos.

O trabalho estd organizado da seguinte forma. No Capitulo 2, apresentamos as
propriedades observadas dos GRBs, como as curvas de luz, os espectros continuos e
distribuicao espacial, que ajudaram a identificar os possiveis progenitores dos GRBs.
Discutimos em seguida os processos fisicos da emissao em alta energia que explicam
as caracteristicas dos espectros observados. O modelo da fireball e suas propriedades
sao descritos para tentar justificar a alta aceleracao das particulas, assim como o

modelo de choques internos e externos para justificar as emissoes eletromagnéticas.



O Capitulo termina com a apresentacao do modelo EMM com o fluxo de Poynting
dominante. No Capitulo 3, introduzimos as caracteristicas fisicas das estrelas de néu-
trons que possibilitam a producao de ondas MHD no sistema binario. Descrevemos
as ondas gravitacionais produzidas por esses sistemas durante a coalescéncia, sao
apresentadas as solugoes linearizadas das Equagdes de Campo e as propriedades do
modelo. Ao final do Capitulo, mostramos um compilado das detecgoes diretas dos
interferometros LIGO e Virgo. Destacamos a deteccao GW170817 que serd utilizada
para calcularmos as energias associadas ao acoplamento. No Capitulo 4, derivamos
as equacoes GRMHD que formam o conjunto fechado de equagoes que descrevem
o modelo de acoplamento da OG com o plasma magnetizado. Usando o formalismo
3+1 (orthonormal frame — ONF), demonstramos o surgimento das densidades de
corrente que sdo geradas pela OG nas equacdes de Maxwell linearizadas. E discu-
tida a aproximacao da teoria MHD ideal nas equacgoes de plasma que permanece
valida durante a coalescéncia da binaria. Com a relacao de dispersao derivada da
transformacao de Fourier nas grandezas da equacao diferencial do acoplamento,
chegamos as solugoes para o sistema no referencial comével e no referencial de la-
boratoério, em termos das polarizagoes da OG +, x e das propriedades do plasma.
Finalmente, no Capitulo 5, discutimos as caracteristicas do acoplamento, a modifi-
cacao da equacao de continuidade da matéria carregada no plasma, a diferenca do
indice de refracao do plasma que circunda o sistema e o meio interestelar (ISM),
gerando consequéncias para a transmissao de ondas eletromagnéticas. Discutimos a
intensidade e direcao do vetor de Poynting, destacando a pressao de radiacao. E, por
fim, calculamos a quantidade de energia eletromagnética associada ao acoplamento
da OG-plasma magnetizado para dois casos de binaria de ENs: bindria utilizada na
simulagao da referéncia (REZZOLLA et al., 2011) e a bindria do evento GW170817.
Os resultados sao resumidos e discutidos no Capitulo 6, incluindo a relevancia do

modelo apresentado aqui para estudos sobre GRBs e as perspectivas futuras.

Esta tese estd associada a dois artigos. O primeiro com titulo 'Excitation magneto-
hydrodynamic wave by gravitational wave produced by binary of neutron stars',
publicado no International Journal of Modern Physics Conference Series, Vol.
45 pp. 1760006-236 (2017), https://doi.org/10.1142/52010194517600060. O se-
gundo artigo, cujo titulo é "Magnetohydrodynamic waves excited by a cou-
pling between gravitational waves and a strongly magnetized plasma in binaries
of neutron stars'foi publicado no Physical Review D, vol. 102, 043004 (2020),
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.102.043004.



2 A FiISICA DOS GRBs

Em 1967, os satélite Vela (EUA) e Konus (USSR) estavam monitorando possiveis
testes de bombas atémicas que estavam proibidas pelo Nuclear Test Ban Treaty,
assinado em 1963, durante a Guerra Fria. O satélite Vela detectou uma explosao de
raio-y inesperada, muito breve e intensa. Apds andlises dos dados, foi confirmado
que a explosao nao se relacionava com um teste de arma nuclear, em vez disso, se
relacionava com um transiente astrofisico no céu (KATZ, 2002). A partir de 1969,
devido as atualizacoes no sistema do satélite Vela, os GRBs foram detectados com
mais frequéncia, numa média de 5 explosoes por ano. O grupo liderado por Ray
Klebesadel divulgou os resultados no ano de 1973 (KLEBESADEL et al., 1973), onde
a primeira deteccdo de GRB nos arquivos do Vela era o GRB 670702. Apds Vela e
Konus, outros experimentos e missoes de deteccao de GRB foram conduzidos: Apollo
16, Ulysses, BATSE, Swift, Fermi.

2.1 Propriedades observadas

Uma fracao da energia liberada pelo progenitor do GRB em forma de um jato
altamente relativistico alcanca um raio da ordem de 100 milhoes de quilometros da
sua fonte e se converte em raios-y, chamados de emissao prompt. Mais distante, para
uma escala de 10 bilhoes de quilémetros, é produzido o afterglow (WAXMAN, 2003).
Apesar do estudo extensivo da emissao prompt dos GRBs, a natureza desta emissao

ainda permanece uma questao em aberto.

Com uma emissao que tipicamente dura poucos segundos, sem repeticdo, e com
a curva-de-luz bastante variavel, espectros diferentes para cada explosao, ndo ha
nenhuma caracteristica evidente que os GRBs pudessem ser associados com algum

modelo de emissao simples.

Até 1991, com auxilio de um grande acimulo de curvas-de-luz de GRBs com uma
rapida variabilidade de cerca de milissegundos, mas sem periodicidade convincente,
foi possivel detectar linhas em ~ 400 keV que foram interpretadas como originadas
da aniquilagdo de et /e™ em 511 keV, deslocadas para o vermelho em 400 keV pelo
campo gravitacional de uma suposta fonte compacta (VEDRENNE; ATTEIA, 2009).
Interpretacoes semelhantes levaram a suposi¢ao de que os GRBs fossem produzidos

por estrelas de néutrons fortemente magnetizadas.

A natureza nao-térmica de seus espectros de energia e a variabilidades espectral

numa explosao foram também confirmadas e bem estudadas (VEDRENNE; ATTEIA,



2009), porém a ligacdo com as estrelas de néutrons ainda continuava em duvida,
fortalecendo o modelo de origem extragalatica em distancias cosmoldgicas (MEE-
GAN et al., 1992). A confirmagao da origem cosmolégica para os GRBs veio com a
observacgao das contrapartes transientes em raios-X de muitos GRBs, seguida de ob-
servagoes de transientes épticos (SAHU et al., 1997a) e em radio (FRAIL et al., 1997).
O primeiro redshift do transiente 6ptico associado ao GRB foi da linha de absorcao
com redshift z = 0,835 do GRB 970508 (METZGER et al., 1997). Apds o lancamento
dos satélites Swift e Fermi, foram possiveis mais estudos detalhados sobre a emissao

prompt, tanto no dominio espectral quanto temporal.

Em contraste, a fase afterglow dos GRBs, energeticamente mais baixa, com com-
portamento relativamente suave, foi observada muito depois da deteccao dos GRBs.
A procura por contrapartes em todos os possiveis comprimentos de onda — éptico,
radio e raio-X — nao tinha sido bem sucedida até o langamento da missao Beppo-
SAX, em 1996. Com a deteccao do afterglow em radio, 6ptico e raio-X, tornaram-se
possiveis as medidas das distancias e a identificagdo, em quase todos os casos, das
galdxias hospedeiras dos GRBs (VEDRENNE; ATTEIA, 2009; PIRAN, 2004). As posi-
¢oes acuradas do afterglow permitiram o uso de ferramentas classicas da astronomia
através de grandes telescopios Opticos e radiotelescopios no solo. Consequentemente,
seus redshifts correspondentes foram medidos, que variam de 0,16 ! até 4,5 (PIRAN,

2004), mostrando que as explosoes acontecem em distancias cosmolégicas (~ Gpc).

Dentro das galdxias hospedeiras existe evidéncia que GRBs de longa duracao sur-
gem em regioes de formagao estelar de forma que a taxa de surgimento dos GRBs
estd associada com a taxa de formacao estelar da galaxia hospedeira. Desde que
essas regioes abrigam estrelas massivas jovens que provavelmente terminam como
buracos negros, modelos invocando a emissao de jatos relativisticos por buracos ne-
gros recém-nascidos foram rapidamente favorecidos. A conexao possivel entre uma
supernova e um GRB longo foi confirmada pelo HETE-2, em 2003, que detectou um
GRB extremamente brilhante associado com uma supernova em redshift z = 0,17
(VEDRENNE; ATTEIA, 2009). Mas algumas condig¢oes para a correlagdo foram ne-
cessarias, ja que a vasta maioria de supernovas nao emitem jato relativistico para
produzir a emissdao de raios-y. Ainda tem o fato de que supernovas ocorrem em
uma taxa de um evento por segundo no Universo observavel, ao passo que os GRBs

ocorrem em uma taxa de um evento por dia.

Enquanto o HETE-2 confirmava a ligagao dos GRBs longos com as supernovas, ob-

! Existem medidas com Redshifts mais baixos que isso, igual a 0, 0085.
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servagoes de afterglow de GRBs curtos levantavam a questao sobre quais objetos
sao os possiveis progenitores desses eventos. Modelos sugeriram que a emissao de
jatos relativisticos por merger de estrelas ou magnetares podem ser o mecanismo
geral que explicaria esses surtos. Importante enfatizar o problema da energia, pois
em alguns casos a energia dos surtos de raios-vy é comparavel com a energia associ-
ada com a massa de repouso de uma estrela de néutrons. Com isso, se entendeu a
necessidade de introduzir uma possivel colimag¢ao na emissao do GRB. Tipicamente,
o angulo do feixe vai de 1° até 10°, implicando que em média apenas um GRB de
uma centena ou mais tem seus jatos direcionados em diregdo a Terra (VEDRENNE;
ATTEIA, 2009).

A isotropia da distribuigdo angular ji era observada antes do BATSE (MAZETS;
GOLENETSKII, 1981), mas, com este experimento, esta caracteristica foi rapidamente
confirmada para milhares de GRBs. O BATSE apresentou isotropia indiscutivel
da distribuicao e nao-homogeneidade dos GRBs, mas sem a concentracao deles no
plano galatico, entao uma origem dos GRBs ligados as estrelas de néutrons mais
proximas do disco galatico foi rejeitada. Portanto, surgiram as ideias de que os GRBs
poderiam estar em distancias cosmoldgicas com enormes energias liberadas. Fontes
cosmoldgicas explicariam a isotropia da distribui¢ao angular e ndo-homogeneidade

das fontes.

Estimativas revelam que merger de sistemas binarios de estrelas de néutrons, libe-
rando ~ 10%® J em ~ 1 milissegundo (PACZYNSKI, 1986), é, provavelmente, o me-
canismo central de GRBs de curta duragdo (NARAYAN et al., 1992), quais abrangem
cerca de 1/4 da populagao total de GRBs detectados. Modelagens numéricas tém
sido realizadas para revelar como eventos de merger de compactas podem produzir
um GRB (ROSSWOG; DAVIES, 2002; RUIZ et al., 2016; ENDRIZZI et al., 2016).

2.1.1 Propriedades espectrais

O instrumento BATSE (sensivel em 30 keV-2 MeV) na missao bem sucedida da
NASA, em 1991, Compton Gamma-Ray Observatory (CGRO), confirmou a mai-
oria das propriedades dos GRBs: duracgao, rapida variabilidade das curvas-de-luz,

auséncia de periodicidades, existéncia de duas classes.

20s GRBs sio caracterizados pela duracdo da sua explosdo, quando esta dura tempo menor
que 2 seg, recebe a classificacdo de GRB curto, pelo contrario, o GRB é classificado longo.
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2.1.1.1 Curvas-de-luz

A propriedade mais notavel da curva-de-luz da emissao prompt do GRB ¢é a irre-
gularidade. Na Figura 2.1, algumas curvas-de-luz dos GRBs presentes no catalogo
do BATSE sao mostradas, exibindo a complexidade de correlacionar duas quaisquer
curvas-de-luz. Nenhuma curva de dois GRBs ¢ idéntica. Enquanto algumas explosoes
consistem de componentes muito irregulares, outras sdo suaves com um ou alguns
picos (VEDRENNE; ATTEIA, 2009). 3

A curva-de-luz varia com a banda de energia, a largura de pulsos individuais w é
dependente da energia, variando com a energia da seguinte forma: w(E) o« E~* com
a~ 0,3 —0,4 (NORRIS et al., 2005; LIANG et al., 2006).

3Uma periodicidade com periodo de 8 seg foi observado no evento de 5 de marco de 1979
durante 22 ciclos (SCHAEFER; DESAI, 1988). Mas este GRB néo era tipico e rapidamente foi suspeito
pertencer a outra classe de burst (CLINE et al., 1980), chamada mais tarde de Soft Gamma-Ray
Repeaters (SGRs)
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Figura 2.1 - Nimero de contagens por tempo para varios GRBs do catdlogo do BATSE.
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Algumas curvas-de-luz dos GRBs presentes no catalogo do BATSE mostram a complexi-
dade dessa propriedade da emissao prompt. Nenhuma curva é idéntica. Algumas explosoes
consistem de componentes muito irregulares, outras sdo suaves.

Fonte: Piran (1999).

A classificagdo dos GRBs foi tradicionalmente baseada nas dura¢ées no dominio
temporal e no indice de dureza (hardness ratio— HR), a razao entre o fluxo de fétons
observados na banda de alta e baixa energia do detector (KOUVELIOTOU et al.,
1993). Um tipico GRB dura cerca de 10 seg, podendo variar de muitos milissegundos
até muitos milhares de segundos (MEEGAN et al.,, 1992). Nesta dltima ordem, por
exemplo, o GRB 940217 exibiu atividade de GeV por uma hora e meia da explosao
(HURLEY et al., 1994).

13



Outros exemplos foram as explosoes GRB 961027a, GRB 961027b, GRB 961029 e
GRB 961029b, que ocorreram na mesma regiao no céu dentro de dois dias e sao

considerados como uma tnica muito longa explosdo (MEEGAN et al., 1998).

A defini¢ao de duragao de um GRB é resultado do experimento BATSE. Definiu-se,
arbitrariamente, Tgy como o tempo que 90% das contagens de explosoes de raios-
v levam para chegar no observador na banda 50 — 300 keV. Esta medida elimina
os 5% iniciais e finais da emissdo total da explosdao. Analogamente, definiu-se Tk,
eliminando 25% iniciais e finais da emissdo. A duracao abrange 5 ordens de grandeza,

variando de 0.01 seg até valores maiores que 100 seg.

Figura 2.2 - Distribuicao de duragoes (Tyo) dos dados do experimento BATSE.
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A distribuicao das duragoes das explosoes mostram que os GRBs podem ser divididos em
duas classes. Em geral, as explosoes curtas tém duragdo Tyg < 2s e explosdes longas,Tyg >
2s.

Fonte: Zhang B. e Mészaros (2004).

A concentracao de explosoes detectadas pelo BATSE em dois grupos sugeriu duas

classes, com duragoes semelhantes, notavelmente vista na Figura 2.2. As classes
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sao separadas por uma linha de duracao Tyg ~ 2 seg no referencial do observador
(KOUVELIOTOU et al., 1993): classe de explosoes "longas'(definida no indice de du-
reza como soft) que compreendia aproximadamente 3/4 da populagao, com média
de Tyo ~ 20 — 30 seg, e a classe de explosoes "curtas'(em indice HR, hard) que
compreendia 1/4, com média Tyy = 0,2 — 0, 3 seg. Resultados similares sdo obtidos
pelo Fermi, onde apenas 17% das explosoes sao consideradas como curtas, o resto
sendo longas (PACIESAS et al., 2012; QIN et al., 2013; KIENLIN et al., 2014). Conclusoes
similares, com menos amostragem, sdo observadas no catalogo do Swift (SAKAMOTO
et al,, 2011) e do Integral (BOSNJAK; DAIGNE, 2014).

Tem sido extensivamente procurado um terceiro tipo de GRB com duragoes inter-
mediarias. No entanto, nao é claro se esta divisao é estatisticamente interessante
(HAKKILA et al., 2000; MUKHERJEE et al., 1998; BROMBERG et al., 2013). Recentes
analises mostraram que explosdes com duracao Tyy ~ 10° seg ndo precisam per-
tencer a uma populagao especial como era sugerido (GENDRE et al., 2013; LEVAN et
al., 2014), porém, explosoes com Ty, 210* seg podem pertencer a uma populagio
separada (GAO; MESZAROS, 2015).

Uma consequéncia da arbitrariedade da classificagao Toy € que essa associacao para
uma certa categoria do mesmo GRB poderia mudar com o detector, pois um detector
mais sensivel tende a detectar sinais mais fracos que seriam ocultados por ruidos de
fundo. Os pulsos de GRB sao tipicamente mais amplos em baixas energias (ZHANG,
2011). Inclusive, as curvas-de-luz s@o muito irregulares e nenhuma distingao ¢é feita
entre a fase prompt, a emissao afterglow inicial e dos redshifts entre as explosoes
(PE’ER, 2015).

Nao é surpreendente que detectores tal como o HETE-2 e Swift trouxeram confusao
para essa classificacdo do tempo Tyo. Para muitos GRBs, basta dizer que eles sao
longos ou curtos (ZHANG, 2011). A diferenciacao entre GRBs curtos ou longos é mais
sustentada pelas observagoes afterglow feitas pelo BeppoSAX, HETE-2 e Swift, que
sugerem que alguns GRBs longos sao associados com supernova Tipo Ic (GALAMA et
al., 1998; STANEK et al., 2003). Em geral, as galdxias hospedeiras de GRB longo sao
extremamente azuis e exibindo fortes linhas em emissao. Isso sugere a presenca de
grande nimero de estrelas jovens e massivas o que permite conectar os GRB longos

com a morte de estrelas de grande massa (FRUCHTER et al., 2006).

Observagoes realizadas pelo Swift revelaram alguns GRBs curtos nas proximidades
de galaxias hospedeiras que sao elipticas sem formacao estelar, com sistemas mais

evoluidos como bindrias compactas (GEHRELS et al., 2005), levando em dire¢ao ao
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candidato progenitor dessa classe: mergers de dois objetos compactos (NARAYAN et
al., 1992).

Por outro lado, algumas observagoes, como GRB 060614 e GRB 060505 de duragao
longa, nao tiveram associagao com supernovas brilhantes, mas compartilhavam pro-
priedades similares aos GRBs curtos (FYNBO et al., 2006; VALLE et al., 2006; ZHANG
et al., 2007). Ou como os GRBs 090423 e 080916 que possuem dura¢do menor que

1 seg, mas sao provavelmente relacionados as estrelas massivas (ZHANG B. E PE'ER,
2009).

Assim, certas propriedades de observacao nem sempre se referem a certos tipos de
progenitores. Alguns autores recorrem a outros varios critérios de observagoes para
classificar os GRBs fisicamente, baseando nos modelos de progenitores das explosoes.
De forma que a duragao sozinha nao é necessariamente um bom indicador para clas-
sificar a fisica de um GRB. Classicamente, para GRBs cosmologicos, existem duas
classes gerais: Tipo I (GRBs associados as compactas) e Tipo II (GRBs associados

as estrelas massivas) (KANN et al., 2011; LU et al., 2012).
2.1.1.2 Espectro continuo e linhas espectrais

Os primeiros espectros dos GRBs surgiram com um detector semi-omnidirecional
a bordo do IMP-6 (CLINE et al., 1973). Os espectros de 6 GRBs pareciam ser bem

representados por uma forma exponencial como:

dn/dE = Iyexp (—E/E,) féton/cm®/keV /seg (2.1)

com uma energia caracteristica Fy de 150 keV. Rapidamente, outros espectros sur-
giram, ajustados por duas leis de poténcia (VEDRENNE; ATTEIA, 2009): entre 2 keV
e 200 keV, com expoente —1,4 e entre 0,3 e 3 MeV, com expoente de —2, 6.

Apesar de complexos, uma lei uniforme ajustou grosseiramente todos os espectros
através de uma lei de poténcia dN ~ E~%dFE com « variando de 1,3 até 2,5,
valores mais usuais dentro da faixa de 1,5 — 1,7 (MAZETS; GOLENETSKII, 1981).
Mas para muitos GRBs, o melhor ajuste era obtido pela lei dN ~ exp(—E/kT)dE
(GILMAN et al., 1980), tipicamente, da emissao térmica bremsstrahlung de um plasma
ténue quente, com uma temperatura T = (0,5 — 20) x 10° K (correspondendo a
50 — 2000 keV). Portanto, o espectro observado é de fato sensivel ao método de

andlise escolhido. Tipicamente, a analise do espectro é baseada no fluxo integrado
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sobre a duracao total da emissao prompt, chamado de espectro de tempo-integrado.
Isso implica num desafio, pois o sinal dependente do tempo pode ser, potencialmente,

perdido ou ao menos manchado (PE'ER, 2015).

Uma propriedade geral dos GRBs ¢é a natureza nao-térmica de suas emissdes, com
o maximo de suas energias emitidas em raio-X duro ou raio-y mole (100 keV até 1
MeV) (VEDRENNE; ATTEIA, 2009). Isso indica que a fonte deve ser opticamente fina.
O espectro desvia de um corpo negro tanto em altas energias quanto em baixas ener-
gias. Além de que, a escassez de raio-X exclui modelos opticamente espessos em que
os raios-y poderiam ser efetivamente degradados em raios-X (IMAMURA; EPSTEIN,
1987). A extremidade de alta energia deixa outra restri¢do forte nos modelos fisicos
de GRB. Esses fétons de alta energia escapam livremente da fonte sem produzir
pares de elétron-pésitron. Outra propriedade dos espectros do GRB ¢ sua rapida
dependéncia temporal, que foi descoberta muito cedo, por exemplo, com o brilhante
GRB 781119 (BARAT et al., 1981).

Varios processos de radiagao nao-térmicos ou térmicos tém sido considerados para
ajustar o continuo dos espectros dos GRBs, obtidos com uma diversidade grande de
instrumentos. Em 1980, comparando esses possiveis processos com as observagoes,
parecia eliminar muitos mecanismos de emissao, incluindo bremsstrahlung e espalha-
mento Compton inverso de choques. Eles pareciam consistentes com espalhamento
Compton inverso em uma distribuicdo térmica de elétrons quentes, com emissao
sincrotron térmica, e, possivelmente, com emissao sincrotron de uma distribuicao de

lei de poténcia de elétrons ultrarrelativisticos (VEDRENNE; ATTEIA, 2009).

Portanto, nao existe nenhum modelo teérico que prediz a forma do espectro dos
GRBs. Um excelente ajuste fenomenologico para os espectros foi introduzido por
Band et al. (1993), conhecido como func¢ao '"Band". Na Figura 2.3, sdo mostrados
dois exemplos de espectros de GRBs ajustados pela funcao Band. O espectro do
nimero de fétons (N,,) neste modelo é caracterizado por duas leis de poténcia

juntas com uma energia de corte H. Que pode ser escrito como:

A(l@(ﬁe\/) exp (Ef), para F < H

Npn(E) = (2.2)

a=p
A[(?&ilgol exp(8 — a) <100Eke\/> , para B> H

onde H = (o — §)Ey e E = hv. Para muitos valores observados de « e 3, VF,
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V2N (v), os espectros atingem o ponto maximo em E, = (o +2)Ey = [(a+2) /(v —
B)]H (PIRAN, 1999). A energia tipica da radiagao observada é E,,, onde a fonte emite
uma quantidade de sua luminosidade. E, é definida desta maneira mas nao se deve
confundir com a razao de dureza (HR) que é comumente usado nos dados analisados
do BATSE.

Figura 2.3 - Espectro dos GRBs.
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O espectro das explosoes é nao-térmico. Para muitos GRBSs, o espectro é bem descrito por
uma lei de poténcia suave quebrada.

Fonte: Zhang B. e Mészaros (2004).

Este modelo?, amplamente usado na descricao dos espectros do GRB, tem entdo
quatro parametros livres: inclinagdo do espectro de baixa energia, «, inclinacao do
espectro de alta energia, (3, energia de corte (= Ej) e um termo de normalizacdo, A.
Um lado negativo, claramente, tendo apenas quatro parametros, é que nao esta habi-
litado para capturar comportamento espectral complexo, tal como o comportamento
temporal diferente das emissoes de alta energia. Além disso, este modelo é matema-
ticamente natural, e, entao, o ajuste dos dados com este modelo nao prové, por conta
propria, alguma ideia sobre a origem fisica das emissées (PE'ER, 2015). Quando se
usa 0 modelo "Band'para ajustar um grande nimero de explosoes, a distribuicao

dos pardmetros chaves (o, 3 e o pico de energia E,) mostra uma distribui¢ao sur-

4 Algumas variagoes tém sido introduzidas na literatura. Exemplo é a lei de poténcia tinica (PL),
"modelo de comptonizac¢do"(KANEKO et al., 2006; NAVA et al., 2011b; GOLDSTEIN et al., 2012).
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preendentemente estreita. As propriedades dos espectros das duas categorias, GRBs
curtos e longos, detectados tanto pelo BATSE, Integral, quanto pelo Fermi, sdo
muito similares, com pequenas diferencas (KANEKO et al., 2006; NAVA et al., 2011a;
ZHANG, 2011; GOLDSTEIN et al., 2012; BOSNJAK; DAIGNE, 2014). A inclina¢do do
espectro de baixa energia esta aproximadamente na faixa —1,5 < a < 0, média em
< a >~ —1. A distribuicao da inclinacao dos espectros de alta energia alcanca o

maximo em < fJ >~ —2.

O modelo "Band"ajusta os espectros em trés propriedades chaves dos espectros
(PE’ER, 2015): (1) A emissdo prompt estende a energias muito altas (2 MeV). Esta
energia estd acima do limite para produgao de pares (m., = 0,511 MeV), que é
a motivacao original para expansao relativistica dos outflows do GRB; (2) O mo-
delo "Band"nao parece semelhante a uma funcao de Planck, desde que as razoes da
emissao térmica, que foi inicialmente sugerida como a origem dos espectros prompt
do GRB (GOODMAN, 1986; PACZYNSKI, 1986), foram rapidamente abandonadas e
nao considerada como um processo de radiagdo valido para um tempo longo; (3)
Os valores dos parametros livres do modelo "Band", e, em particular, os valores
da inclinacao dos espectros de baixa energia, o, nao sao facilmente ajustados com
qualquer processo radiativo simples, como sincrotron. Apesar de que, em algumas
explosoes, a emissao sincrotron poderia ser usada para ajustar os espectros (FRON-
TERA et al., 2000), este ndo é o caso da vasta maioria dos GRBs (PREECE et al., 1998;
GHIRLANDA et al., 2003).

Band et al. (1993) apresenta um pequeno catélogo de 52 GRBs brilhantes analisados
de acordo com a fungao "Band'. Preece et al. (2000) apresenta um catalogo maior
com 156 explosdes selecionados por alto fluence °. Eles consideram muitas formas
espectrais, incluindo a fun¢ao "Band". A maioria das explosoes estd na faixa (o —
B)Ey ~ 250 kev. Em muitos casos, o espectro foi observado simultaneamente por
muitos instrumentos. GRB 920622, por exemplo, foi observado simultaneamente por
BATSE, COMPTEL e Ulysses. O espectro de tempo-integrado nesses detectores
alcanca de 25 keV até 10 MeV e concorda bem com um espectro de Band com:
E,=457T+30keV, a = —0,86 £ 0,15 ¢ f = —2,5+ 0,07 (GREINER et al., 1995).

A Figura 2.4 mostra a distribuigdo dos valores observados de H (hardness) em muitas
amostras (BAND et al., 1993; MALLOZZI et al., 1995; COHEN et al., 1998). Muito dos
bursts estd na faixa 100keV < H < 400keV, com um méximo claro na distribuigao

em torno de H ~ 200 keV. Nao existem muitos GRBs com pico de energia na

5Fluxo recebido do GRB integrado sobre a duracio da explosio.
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faixa de centenas de keV. No entanto, ndo é conhecido se existe uma real escassez
de GRBs hard e se existe um limite de corte superior para dureza do GRB ou se
apenas que a detecgao é mais facil nessa banda (poucas dezenas de keV). Os triggers
do BATSE, por exemplo, sao baseados na maioria na taxa de contagem entre 50 keV
e 300 keV. BATSE é, entao, menos sensivel para explosoes mais duras que emitem
mais de sua energia na faixa de MeV. Geralmente, uma explosao mais dura com a
mesma energia que uma explosdo mole emite menos fétons. Além disso, o espectro
é geralmente plano na faixa de alta energia e decai rapidamente em baixas energias.

Assim é intrinsecamente mais dificil detectar uma explosao mais dura (PIRAN, 2004).

Figura 2.4 - Ntimero de explosoes N(H) por dureza hardness (H).

niH)dlog(H)

10°

Hardness (Kev)

Distribuicdo de valores de dureza H observados. A linha pontilhada representa a amostra
de Band et al. (1993), a linha cheia representa a amostra de Cohen et al. (1998). Para
comparagao, um ajuste teérico de uma distribui¢ao acima de H = 120 keV que mostra um
decaimento lento (~ —0,5) de nimeros de GRBs por hardness (H).

Fonte: Piran (1999).
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A parte de baixa energia do espectro se comporta em muitos casos como uma lei
de poténcia: F, < v* com —1/2 < a < 1/3 (KULKARNI et al., 1998; COHEN et al.,
1997). Isto ¢é consistente com a extremidade de baixa energia da emissao sincrotron
dos elétrons relativisticos — uma distribuicao dos elétrons em que toda a populagao
é relativistica, nao apenas da extremidade superior. Isto é uma indicacao direta
para a existéncia de choques relativisticos em GRBs. Mais que 90% das explosoes

brilhantes estudadas por Schaefer et al. (1998) satisfaz esse limite.

Além do continuo, linhas de ciclotron e aniquilagao foram relatadas por muito bursts
(MAZETS; GOLENETSKII, 1981). De fato, mais que 20% dos GRBs pareceram exibir
caracteristicas semelhantes de linhas de absorgao e emissao (VEDRENNE; ATTEIA,
2009). As linhas de absorgao foram observadas na faixa de energia 30— 70 keV sempre
na fase inicial da explosao, foram interpretadas como linhas de absorcao devido a
absorcao bremsstrahlung magnética na frequéncia ciclotron wy = eB/me, levando
a campos magnéticos intensos B ~ (2 — 6) x 10'® Gauss. Elas foram naturalmente
interpretadas como uma prova convincente de que as fontes podem ser estrelas de
néutrons com campos magnéticos intensos. As linhas de emissao, relatadas em torno
de 400 keV, seriam linhas de aniquilagdo (em 511 keV), com um correspondente
redshift de 20% devido ao campo gravitacional na superficie das estrelas de néutrons
(MAZETS et al., 1980).

Espectro dos GRBs, principalmente as linhas, apresentou evidéncias observacionais
apoiando a emissao desses eventos nas regices das calotas polares das estrelas de néu-
trons fortemente magnetizadas. Este modelo foi também apoiado pelas estruturas
de tempo muito curtas (no nivel de muitos milissegundos) observadas em curvas-de-
luz que conduziram a inferir regides de radiacao pequenas com tamanhos tipicos de

poucas centenas de quilémetros (LIANG et al., 1997).
2.1.2 Distribuicao espacial

Mensurar a distribuicao dos GRBs é uma boa maneira de aproximar da sua origem.
Detectores omnidirecionais em trés satélites foram utilizados para a deteccao dessas
explosoes (VEDRENNE; ATTEIA, 2009). A diferenga de tempo de chegada (At) em
dois satélites permite a definicio de um cone com um angulo de abertura 6, deter-
minado por cosf = cAt/Djy, onde Dpy é a distancia entre os dois satélites. Com
trés satélites, dois cones sao obtidos, suas interseccoes dao duas possiveis direcoes
para o GRB. Este método de triangulacao tem conduzido a localizagao de muitas ex-
plosoes através do Interplanetary Network (IPN). Outro método foi também usado

para prover a posicao grosseira dos GRBs. Uma dire¢ao, numa ordem de poucos
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graus, pode ser obtida, comparando as taxas de contagem recebidas por diferentes
detectores com diferentes orientagoes, cobrindo o céu inteiro no mesmo satélite (MA-
ZETS; GOLENETSKII, 1981). Esta técnica usada no experimento KONUS, também,
mais tarde, foi usada pelo BATSE no CGRO.

KONUS e o IPN, com métodos diferentes e para diferentes GRBs, obtiveram mapas
de aproximadamente uma centena para as posi¢oes dos GRBs no céu. Rapidamente
um ou dois catalogos de mapas ficaram acessiveis para uma analise da distribuicao
angular dos GRBs (MAZETS; GOLENETSKII, 1981; ATTEIA et al., 1987). A anélise
da distribuicao de 88 GRBs localizados pelo IPN mostrou que esta distribuicao era
isotropica dentro dos limites estatisticos (ATTEIA et al., 1987). Da mesma maneira,
o mapa obtido pelo KONUS nao mostrou qualquer concentracao de GRBs no plano
galatico (MAZETS; GOLENETSKII, 1981). Este tltimo resultado é importante, pois a
auséncia de correlagao com galdxia ou clusters préximos rejeita GRBs até distancias
menores que 100 Mpc (para comparagao, o Cluster Virgo estd cerca de 20 Mpc).
Isto implica uma luminosidade tipica de ~ 10** J s~! para GRBs extragaléticos,

1 se os GRBs fossem associados

enquanto a luminosidade seria apenas de 103! J s~
com estrelas de néutrons galdticas, tipicamente em 100 pc. Essa enorme diferenca
nas energias envolvidas é uma razao importante que explica o porqué, em 1980,
muitos tedricos no campo tentaram explicar os GRBs por uma populacao de es-
trelas de néutrons galaticas, no disco da galaxia ou em um halo galatico estendido

(VEDRENNE; ATTEIA, 2009).

Para quantificar a isotropia dos GRBs, pode normalmente contar os GRBs em dois
hemisférios, mas esta aproximagao nao utiliza todas as informacoes de posi¢ao aces-
siveis. Para ser mais preciso, a analise ¢é feita pela distribuicdo angular dos GRBs
localizados por calculos de momentos multipolares de baixa ordem de suas distribui-
¢oOes na esfera celeste e comparando-os com simulagoes de Monte Carlo de distribui-
¢ao angular isotrépica parecida, incluindo o mesmo tipo de localizagoes ou efeitos de
selegdo (HARTMANN; BLUMENTHAL, 1989). O momento de dipolo cosé (0 é o &ngulo
entre o objeto e o centro galdtico) mede o angulo de concentragao dos objetos no
céu em direcao ao Centro Galdtico. O momento de quadrupolo < sin?b — 1/3 >
(b é a latitude galdtica do objeto) mede o grau de concentragdo dos objetos em
dire¢do ao Plano Galatico. Se a distribuicao dos objetos é isotropica e homogénea
< cosf >= 0 e < sin?b >= 1/3. Por outro lado, objetos concentrados em dire¢io
ao Centro Galatico teriam < sin?b > perto de 0. Medindo os momentos de dipolo e
quadrupolo dos GRBs no catélogo (ATTEIA et al., 1987; HARTMANN; BLUMENTHAL,

1989), demonstrou-se a isotropia da distribui¢do angular das fontes neste catélogo.
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Outro indicador, < V/V,,4; > (SCHMIDT et al., 1988), pode ser usado para medir
a distribuicdo das fontes na diregao radial. Este teste calcula, para cada GRB, sua
posicao relativa dentro do volume acessivel para o instrumento. A combinacao desses
indicadores (cosf, < sin?b — 1/3 >, < V/Vj, >) permite testar a distribuigao
dos GRBs em trés dimensoes (VEDRENNE; ATTEIA, 2009). Para fontes homogéneas,
espera-se < V/V,,.. >= 0,5. Os resultados para GRBs foram marginalmente abaixo
de 0, 5, sugerindo uma falta de explosées fracas (SCHMIDT et al., 1988). No inicio dos
testes, a contradi¢ao aparente entre a isotropia e a nao-homogeneidade das fontes nao
foi considerada ser tao dramatica, porque as localizagoes foram usualmente obtidas
para os GRBs mais brilhantes, enquanto que o teste < V/V,,4, > envolveu todos os
GRBEs, incluindo os mais fracos. Muitos pesquisadores estavam esperando que mais
instrumentos sensiveis encontrassem as fontes fracas concentradas no plano galatico.
Alguns deles, no entanto, consideraram que esta isotropia, como uma restri¢ao, séria
suficientemente para propor modelos extragalaticos e cosmoldgicos. Em meados de
1980, as procuras por contrapartes de todos os possiveis comprimentos de onda —
optico, radio e raio-X — usando as melhores localiza¢oes obtidas por triangulagao —

foram todas negativas, conservando o mistério da natureza dessas fontes.

Com o experimento BATSE, a isotropia da distribui¢ao angular, ja observada antes,
foi rapidamente confirmada para milhares de GRBs localizados "grosseiramente". O
teste < V/Vjae > realizado no BATSE demonstrou sem nenhuma divida uma falta
de fontes fracas. A conjunc¢ao da isotropia indiscutivel da distribuicdo dos GRBs e
a distribuicdo nao-homogénea desses bursts ¢ o resultado mais notavel do BATSE
(VEDRENNE; ATTEIA, 2009). Com esses resultados, existiam argumentos decisivos
para rejeitar uma origem dos GRBs ligada as estrelas de néutrons mais préximas
do disco galactico. Assim, para uma populacao do disco em tipicamente 100 pc,
a energia necessaria por explosao era 10*' J. Com os resultados do BATSE, essa
possibilidade foi rejeitada e a escala de distdncia minima compativel com a isotropia
das fontes foi 100 kpc, nesse caso, a energia liberada alcanca ~ 1037 J. Portanto
a ideia que GRBs poderiam estar em distdncias cosmolégicas (poucos gigaparsecs)
com enorme energias liberadas em fontes GRB (além de 10°% ergs) foi cada vez mais
aceita (VEDRENNE; ATTEIA, 2009).

Fontes cosmologicas explicam a isotropia da distribuicao angular, a distribuicao an-
gular nao-homogénea das fontes e a auséncia das contrapartes quiescentes, mas nao
explicavam a natureza nao-térmica da emissao e a energia liberada. Felizmente, so-
lugdes foram propostas cedo envolvendo expansao relativistica das fontes (chamada
fireball) (MESZAROS P. E REES, 1993).
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2.2 Progenitores

Um dos principais obstaculos em resolver o mistério do GRB foi a auséncia de con-
trapartes identificadas em outros comprimentos de onda. A contraparte — afterglow
—do GRB 970228 foi descoberta pelo satélite Italiano-Holandés BeppoSAX (PIRO et
al.,, 1995) e, como esperado, esta descoberta revolucionou os estudos em GRB. GRB
970228 foi um GRB com pico duplo. O primeiro pico que durou ~ 15 seg foi de
raios-y duro. Foi seguido, 40 seg depois, por um segundo pico de raios-y mole, que
durou ~ 40 seg (PIRAN, 1999). O WFC (Wide Field Camera), que tem um campo
de visada 40° x 40°, detectou raios-X mole simultaneamente para ambos os picos.
Oito horas depois, o NFI (Narrow Field Instrument) foi apontado em diregdo as
explosoes e detectou uma emissao continua de raio-X. A posicao precisa determi-
nada pelo BeppoSAX permitiu a identificagdo de um afterglow no éptico (SAHU et

al., 1997b) — uma fonte pontual de magnitude 20 perto de uma nebulosa vermelha.

Em seguida da deteccao do raio-X do GRB 970228 pelo BeppoSAX, foi revelado
um decaimento do fluxo de raio-X dado por ¢t~133¥0:11 (O decaimento do fluxo pode
ser extrapolado por uma lei de poténcia até o fluxo de raio-X do segundo pico. A
emissao 6ptica também retrata um decaimento do fluxo. A fonte nao poderia ser
observada a partir do final de margo de 1997 até inicio de setembro de 1997. Quando
foi observada novamente, em 4 de setembro, foi encontrado que a nebulosidade 6ptica
nao decai e a fonte pontual mostra nenhum movimento préprio, refutando sugestoes
anteriores (PIRAN, 1999). A magnitude visual da nebulosa em 4 de setembro foi
25,7 4+ 0,25 comparado com 25,6 £ 0,25 em 7 de abril. Ao passo que a magnitude
visual da fonte pontual em 4 de setembro foi 28,0 + 0,25 que é consistente com um
decaimento do fluxo como ¢~ 114095 (FRUCHTER et al., 1997). Apesar dos esforcos

extensivos, nenhuma emissao em radio foi detectada (FRAIL et al., 1997).

As observagoes do afterglow dos GRBs permitiram também a descoberta das galaxias
hospedeiras em muitos casos, fornecendo informacgoes cruciais sobre os progenitores
dos GRBs. Muitos modelos cosmolégicos sugerem que GRBs estao em uma galéxia
hospedeira. O problema "no host"tem desaparecido com as observagoes do afterglow.
Essas observagoes permitiram determinar com precisao a posicao e a identificagao
das galaxias hospedeiras para muitos GRBs. Muitas dessas galaxias hospedeiras sao
fracas com magnitude entre 24,4 e 25, 8. Isto suporta a conclusao dos estudos ante-
riores, que GRBs nao sao associados com galaxias brilhantes e definitivamente com
nenhum ntcleo de tais galaxias (excluindo por exemplo modelos tipo AGN) (PIRAN,

1999). Essas observagoes sao consistentes com taxa de GRBs sendo proporcional a
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taxa de formacao estelar.

A mais simples conclusao das observagoes é que todos os GRBs estao associados com
regides de formacao estelar. Nem todos os GRBs mostram um afterglow no éptico
intenso. E possivel que as condicoes associadas com regides de formacio estelar (tal
como densidade de matéria interestelar alta — ou a existéncia de nuvens moleculares)
sdo essenciais para a aparéncia do afterglow 6ptico forte e ndo para a aparéncia do
préprio GRB (PIRAN, 1999).

Em 1998, BeppoSAX forneceu a primeira pista de uma conexao possivel entre uma
supernova e um GRB. Foi observado que a localizacao do GRB 980425 continha uma
supernova SN 1998bw, cujo tempo de explosao, medido em 1 — 2 dias de precisao,
era compativel com o tempo do GRB (VEDRENNE; ATTEIA, 2009). Essa observagao
importante langou alguma luz nos possiveis progenitores dos GRBs. Essa conexao
SN-GRB, que seria confirmada mais tarde pelo HETE-2 e Swift, tem sido muito
util em apoiar o modelo de colapso. Este modelo é baseado na explosao de uma
estrela massiva de tipo Wolf-Rayet (WR) deixando para trds um buraco negro com
um disco de acre¢ao transiente como fonte da fireball relativistica. Essa associagao
SN-GRB foi uma revelagao extraordinaria (VEDRENNE; ATTEIA, 2009).

A conexao dos GRBs longos com supernovas confirmada em margo de 2003, pelo
HETE-2, associou um GRB extremamente brilhante com uma supernova em redshift
z = 0,17. Em julho de 2005, um alerta do HETE-2 liderou a descoberta do primeiro
afterflow do éptico de um GRB curto, que foi seguido (duas semanas depois) por
uma segunda observacao disparada pelo Swift. Essas observacoes abriram a janela
aos estudos dos GRBs curtos, suas energias, suas galaxias hospedeiras, e seus pos-
siveis progenitores (PIRAN, 1999). Finalmente, o estudo de muitos flashes de raio-X
com HETE-2 mostrou que eles nao sdo nada além que GRBs moles (soft). Entao,
enquanto confirmava a ligacao dos GRBs longos com supernova, as observacoes do
HETE-2 abriram o campo mostrando que os GRBs curtos e XRFs (flashes de X-
ray) compartilham propriedades bésicas de GRBs longos, levantando a questao do
que sao os progenitores desses eventos. Os modelos que tém sido propostos para
explicar a grande diversidade observada de GRBs sugerem que a emissao de jatos
relativisticos por estrelas morrendo, mergers de estrelas compactas (binarias de es-
trelas de néutrons ou estrelas de néutrons com buracos negros) ou magnetares pode
ser um mecanismo geral que explicaria os classicos GRBs, XRFs e GRBs curtos
(KOUVELIOTOU et al., 1993; EICHLER et al., 1989; NAKAR, 2007).

O relatorio dos resultados do Swift apresentou alguns excitantes bursts. GRB 060218
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foi um flash de raio-X de baixo redshift (z = 0,033), cuja supernova foi estudada
em 6timo detalhe. GRB 050904 em z = 6,3 é um dos mais distantes GRBs, ex-
plodiu quando o Universo tinha ~ 900 milhdes de anos, quase o fim da época de
re-ionizacao. GRB 060614 ¢ um GRB longo proximo z = 0,125 com nenhuma su-

pernova associada, que levanta questoes da diversidade dos progenitores de GRB.
2.3 Processos fisicos dos GRBs

Os GRBs sao produzidos em distancias cosmolégicas, seus fluxos implicam em ener-
gias imensas, podendo alcancar 10*7 J, se a emissdo ¢ isotropica. Quando uma grande
quantidade de energia radiativa é, de repente, lancada em uma regiao, uma esfera
radiativa (fiberall) opaca de gds fétons-léptons (e™, e, ) é criada devido ao perfil
de criacao dos pares elétron-pésitron. Essa esfera expande e resfria rapidamente até
a energia dos fétons diminuir abaixo do limiar de producao de pares e se tornar
transparente. Se alguma quantidade de matéria barionica estd misturada com esta
fireball, um pouco de energia radiativa serd convertida para energia cinética dos
barions, que sdo acelerados a velocidades ultrarrelativisticas, alcangando fatores de
Lorentz da ordem de ~ 10? — 103 (SHEMI; PIRAN, 1990), e o sinal de tal explosdo
sera enfraquecido. Se a massa barionica é grande o suficiente — GRB opticamente
espesso (LITHWICK; SARI, 2001) — quase toda a energia de radiagao serd convertida
em energia cinética e nenhum sinal raio-y da explosao sera observado. A presenca
de 107°M, de barions é suficiente para reduzir significativamente a radiacdo. Com
107°M, de matéria baridnica, a expansio nunca se torna relativistica (FISHMAN;
MEEGAN, 1995).

Um fracao substancial da energia cinética de barions é transferida a populagdao nao-
térmica de elétrons relativisticos (MESZAROS P. E REES, 1993). Estes, por sua vez,
resfriam, devido ao espalhamento Compton inverso e a emissao sincrotron no campo
magnético pés-choque (MEDVEDEV; LOEB, 1999), produzindo a radiagdo observada
em GRBs e seus afterglows (KATZ, 1994).

2.3.1 Emissao sincrotron

Desde que o cenario possui elétrons acelerados e campo magnéticos amplificados, a
radiagao sincrotron dos elétrons tem que desempenhar um papel em ambas emis-
soes, prompt e afterglow. Os ingredientes essenciais para caracterizacao da emissao
sincrotron sao (PTRAN, 1999): 4., o fator de Lorentz dos elétrons relativisticos, B, a
intensidade do campo magnético, e I'; o fator de Lorentz do material emitindo. Os

fotons vistos pelo observador sao, portanto, deslocados para o azul, por causa do
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movimento relativistico do material radiando; a frequéncia caracteristica sincrotron

Vsin, 1O referencial do observador é (VEDRENNE; ATTEIA, 2009):

eB
Vsin\Ve,obs) = y 2.3
(o) = g (23)
onde e e m, sao carga e massa do elétron.
A poténcia emitida no referencial comével ao fluido por um tnico elétron é:
Py, = (4/3)orcUpn; | (2.4)
e, no referencial do observador:
Psin = F2Ps/m ) (25)

de forma que U = B?/87 é a densidade de energia magnética e or, a secao de

choque de Thompson.

O tempo de resfriamento do elétron no referencial comével ao fluido é ¢ =

Yemec? /Pl et ~ 't no referencial do observador, consequentemente:
3mec 1
tsin(Ve) = —F7—5 > 2.6
(7e) ToUp . T (2.6)
e, portanto:
tyn o<y, T 70 (2.7)

Usando a frequéncia caracteristica sincrotron, Equacao (2.3), e colocando v, como

uma funcao da frequéncia do elétron no referencial do observador, tem-se:

2 e e — — —
ton(v) = (3/07); /%V 12 o T1/2,-1/2 (2.8)

O tempo de resfriamento na frequéncia v depende da frequéncia do féton v, mas nao
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depende da energia do elétron, 7., ainda que elétrons com certo 7, possam produzir
fotons com energia hv. A grandeza tg;, da um limite inferior para escala de tempo
de variabilidade dos GRBs, os picos em um GRB nao podem ser menores que t,.
No entanto, isto ndo é uma restricio muito forte, ja que ty, é muito menor que a
duragao dos GRBs (PIRAN, 1999). Em geral, nenhuma conexao evidente tem sido

encontrada entre o tempo de resfriamento sincrotron, t,;,, e as curvas-de-luz dos

GRBs.

Para calcular o espectro sincrotron total radiado por uma populagao de elétrons com
uma distribuicao de energias, é feita uma abordagem andloga a dedugao de Sari et
al. (1998). Assume-se que as energias 7, dos elétrons seguem a lei de poténcia, com
um indice p acima do fator de Lorentz minimo ~,,. A distribuicao esperada a partir

do choque das particulas aceleradas é:

N(ve) ~7.7 para e > Y , (2.9)

isso conduz que < vy, >X V.

Para manter a energia dos elétrons finita, o indice espectral p deve obedecer p > 2.
Como a maioria dos elétrons tem suas energias préximas de Ep;, = Ymmec?, esta
energia pode ser considerada como a energia caracteristica da populacao de elétrons.
Portanto, ~,, caracteriza o tipico fator de Lorentz dos elétrons e a frequéncia de

sincrotron tipica vy, = Vsin(Ym)-

Se os elétrons sao acelerados anterior ao choque se propagando através de um meio
uniforme e frio com densidade n, a densidade de particulas e a densidade de energia
anterior ao choque sao dados por 4I'n e 41%nm,c?, respectivamente, onde I é o fator
de Lorentz do fluido de choque (BLANDFORD; MCKEE, 1976). Assume-se que uma
fragao constante ¢, da energia de choque, e, vai para os elétrons, entdo (SARI et al.,
1998):

p—2
Tm = Ee (mp/me)r . (210)

p—1
Também se assume que a densidade de energia magnética anterior ao choque é uma
fracao constante g da energia de choque, permitindo o calculo do valor do campo
magnético no referencial do fluido: B = (327m,e Bn)l/ 2I'c. A determinacao de Py,

dada pela Equagao (2.5), assume que os elétrons nao perdem uma fracao significativa
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de sua energia de radiacao. Isto é obtido se v, < 7., onde 7, é um valor critico de

energia, calculado de:

Iyomec? = Pyt

onde o tempo t é medido no referencial do observador, como a poténcia P. Conse-

quentemente:

_ b6mmec
Te = JTFB2t )

Isto significa que um elétron com um fator de Lorentz inicial v, > 7. resfria para
baixo de 7. no tempo t. Como resfria, a frequéncia da emissao sincrotron varia
com 72, enquanto a energia do elétron varia com 7., e a poténcia espectral P, ~

1/2

P(ve)/v(7.) varia com v~'/2 sobre a faixa de frequéncia v, < v < v(7.), V. é definido

por V. = v(7e).

A emissividade méxima aparece em v, e é dada por: P, .. = (m.c?or/3e)T'B.
Para obter o espectro sincrotron da distribuicao da lei de poténcia dos elétrons, é

necessario integrar sobre .. Dois casos tém de ser considerados, v, > 7. ou Y. > Y-

B Caso 1. Quando v, > 7., todos os elétrons resfriam para aproximada-
mente 7., € a poténcia espectral em v, ¢ aproximadamente NP, q., onde
N, é o numero total dos elétrons varridos no fluido pds-choque. Este é o

caso de resfriamento rapido. O fluxo no observador F, é dado por (SARI et

al., 1998):
(V/Vc)l/BFV,ma:c para v, > v
b, = (V/VC)_1/2F1/,maw para vy, > v > v, onde vp, = (V)

(Vi JVe) Y2 (0 U)) P2 E . PATA U > 1y
e Fmax = Ne(Py oz /47 D?) é 0 pico do fluxo observado da fonte em uma

distancia D.

B Caso 2. Quando 7. > 7., apenas aqueles elétrons com 7, > ~. podem
resfriar. Este é o caso de resfriamento lento, pois os elétrons com v, ~ v,
que formam o total da populacao nao resfria dentro do tempo ¢. O fluxo

no observador F), é dado por:
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(V/Vm)1/3FV,ma:c para vy, > v
F, = (,//Vm)7(1071)/2];%%13C para v, > U > vy,

(Ve/Um) " P V20 /u)P2F,) 1ae PATA L > 1,

A Figura 2.5 d& o espectro sincrotron para as duas condigoes do resfriamento rapido
e lento. O resfriamento rapido acontece durante o proprio GRB. Os choques relati-
visticos devem emitir suas energias efetivamente, pois, de outra forma, haveria um
problema de ineficiéncia: os elétrons tém de liberar toda sua energia rapidamente.
Além disso, se o tempo de resfriamento fosse muito longo, a variabilidade seria su-
primida. A transicdo de resfriamento rapido para o resfriamento lento é esperada
para acontecer durante os estdgios iniciais do choque externo na fase inicial do af-
terglow ou na tltima fase da emissao prompt (MESZAROS P. E REES, 1997; WAXMAN;
BAHCALL, 1997; MESZAROS et al., 1998).

30



Figura 2.5 - Emissdo sincrotron dos elétrons acelerados em um choque relativistico.
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Os elétrons tém uma distribui¢do em lei de poténcia com indice p. (a) Resfriamento ra-
pido (t < tp). Esta é uma situagio esperada em tempos iniciais. As escalas acima das retas
correspondem a uma evolucdo adiabatica e as escalas nos colchetes correspondem a uma
evolucao radiativa completa. (b) Resfriamento lento (em ¢ > tp). Nesse caso, a evolugdo
é sempre adiabatica. Nos dois casos, existem quatro segmentos com trés frequéncias ca-
racteristicas vy, V¢, Vq. Em ambos os casos, a auto-absor¢do é importante abaixo de vj.

Fonte: Sari et al. (1998).
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2.3.2 Espalhamento Compton inverso

Apesar de que, geralmente, é considerado que os fétons radiados durante a fase
prompt do GRB sao devidos a emissao sincrotron, o espalhamento Compton Inverso
poderia ter um papel importante durante a fase prompt, dependendo das condigoes
fisicas dentro da fireball. O efeito Compton inverso nos GRBs tem sido conside-
rado por vérios autores (WAXMAN; BAHCALL, 1997; WEI; LU, 1998; PANAITESCU A.
E MESZAROS, 2000; DERMER et al., 2000; SARI; ESIN, 2001; BJORNSSON, 2001; WANG
et al., 2001; ZHANG B. E MESZAROS, 2001; WU et al., 2005). Interages Compton in-
verso contribuem para atrasar a transicao da fase inicial de resfriamento rapido para
a ultima fase de resfriamento lento. Quando o resfriamento Compton dos elétrons
domina sobre o resfriamento sincrotron, o afterglow exibe comportamento bastante
diferente (LI et al., 2002). H4 impacto do resfriamento Compton na determinagao dos
parametros basicos E, n, e, e (SARIL ESIN, 2001).

Espalhamento Compton inverso aumenta a energia do féton por um fator de +? e
pode introduzir uma componente de alta energia no espectro do GRB, se v ~ 100.
Para f6tons sincrotron tipicos (na faixa de ~ 100 keV), a componente Compton
inverso do elétron estara na faixa de GeV (ZHANG B. E MESZAROS, 2001). Tal com-
ponente de alta energia tem sido observada em alguns GRBs (por exemplo, GRB
940217) com o EGRET (HURLEY et al., 1994).

2.4 Modelo Fireball

O conceito de fireball foi introduzido pela primeira vez por Cavallo G. e Rees (1978).
Tais explosoes sao também observadas em supernovas com energias similares; mas,
no caso dos GRBs, a energia imensa deve ser liberada dentro de um volume menor
e em um tempo mais curto. Portanto, a fonte deve ser extremamente opaca para
criagdo de pares e nao pode emitir radiagdo nao-térmica. Huter et al. (1983) in-
troduziram um modelo fireball para o GRB de 25 de marco de 1978 e concluiram
que o modelo é aplicavel para uma grande classe de GRB, desde que as componen-
tes de emissao hard sejam caracteristicas comuns dos espectros dessas explosoes.
No entanto, eles assumiram que a média da energia dos fétons e léptons (ym.c?)
permanece constante através da evolucao da fireball e ignoraram a aceleragdo da
matéria bariénica e a conversao da energia radiativa para energia cinética (SHEMI,
PIRAN, 1990). Essa caracteristica foi pontuada mais tarde por Goodman (1986), que
considerou uma fireball de radiagdo pura. Ele notou que enquanto os fétons resfriam,
o movimento da esfera radiativa cresce e alcanga um fator v extremamente grande.

Os fétons que sairam sao deslocados para o azul e o espectro final em geral é um
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espectro de corpo negro modificado a temperatura inicial.

Fireballs sao essencialmente objetos dinamicos, cujas propriedades evoluem rapida-
mente com tempo (muito similar a evolu¢do dos primeiros minutos do Universo). A
fireball pode ser caracterizada por sua energia inicial Fy. A razao energia-massa na
fireball inicial é n = Ey/Moc* com My < Ey/c*, M, representa os béarions carregados

da esfera radiativa e 7, a média de energia por barion.

O raio inicial da fireball é R;,, onde, dentro desse raio, as particulas tém um fator
de Lorentz da matéria I' ~ 1 e velocidades isotropicas aleatorias com um fator de
Lorentz médio v ~ n = Ey/Myc?. Com a profundidade dptica inicial sendo extre-
mamente alta, a expansdo radial é consequéncia da alta luminosidade e a energia
interna pode apenas ser convertida em energia cinética da matéria. A fase de acelera-
¢ao comeca e a expansao das particulas externas conduz os seus vetores velocidades
permanecerem cada vez mais em angulos menores o (R/R;,)™! ao longo da diregao
radial, a distribuicdo de velocidade comecando no referencial comével. A tempera-
tura do referencial de repouso 1" e o fator de Lorentz I' da fireball expandindo podem
ser derivados da termodinamica e da conservacao de energia. A expansao adiabatica
da T"V"~! = constante, onde V' é o volume da regido radiando e y = 4/3 ¢ o indice
adiabdtico do gas; se V' oc R® no estdgio inicial, entdo 7" o« R~ (R é o raio da
fireball) (MESZAROS P. E REES, 1993).

Por outro lado, o total da energia interna mais energia cinética, no referencial do
observador externo, é: Ey = I'My(kT’/m, + ¢*). Para temperaturas relativisticas, o
primeiro termo é dominante, entdo Fy o I'T". Como a energia total é constante,
T" o« I''!, logo ' < R. Isto é, o fator de Lorentz da matéria do gis expan-
dindo cresce linearmente com R até saturar em um valor Ry, o [',,0:Rin, com
Foae ~n ~ Ey /Moc3 e Ry = nR;,. Durante essa fase, a energia térmica da fi-
reball é adiabaticamente transformada na energia de movimento da matéria. Além
da distancia R, , a concha se locomove sem esforco com I' = I',,,, constante. Ge-
ralmente, a desaceleracao do jato, devido sua interagdo com o meio circundante a
esfera radiativa, ocorre depois do fator de Lorentz da matéria I" ter saturado, e o
raio de desaceleragdo Rges é¢ maior que o Ry, (MESZAROS P. E REES, 1993; REES
M. J. E MESZAROS, 1994).

Como toda matéria foi movida com v = ¢ desde o inicio, estd tudo "empilhado'em
finas cascas de expansdo; a "finura'da casca pode ser explicada. A casca expan-
dindo radialmente tem uma largura no referencial do observador que é inicialmente

0R ~ R;,. A velocidade radial varia por causa da variacao gradual da largura radial
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no referencial do observador, assim 6R/R ~ dv/v ~ I'"2. A largura da casca no
referencial do observador é, portanto, 6R ~ Ry, para R < Rs, e 6R o< RI'"2, para
R > Rs, com Rs ~ dRn?, sendo a variagao do raio (MESZAROS P. E REES, 1993).
Quando n é largo, estes raios sao muito maiores que Ry, pois Ry x R;,n. Por

exemplo, com R;, ~ 107 cm e n ~ 10, d4 Rs; = 10'® cm.

* em equilibrio

A fireball expandindo relativisticamente inicialmente tem pares e
que domina a opacidade de espalhamento, conduzindo a uma profundidade éptica
alta. Os pares na expansao saem do equilibrio e recombinam abaixo da temperatura
comovel, T" ~ 17 keV. Tais fireballs apresentam algumas dificuldades na explicacao

das explosoes dos raios-y (MESZAROS, 2002):

e A radiacdo emitida na transparéncia é quase-térmica, produzindo um es-
pectro de foton térmico ao invés do espectro lei de poténcia nao-térmico
do GRB observado;

e As escalas de tempo das quais os fétons escapam sao comparaveis aquelas
duragoes que o fluxo se torna opticamente fino (milisegundos). Este é tao

curto que respeita a maioria das duracoes dos GRBs.

Para evitar esses maiores problemas, uma nova versao da fireball era necessaria: o
modelo de choque de fireball, com choques externos (REES M. J. E MESZAROS, 1992)
e choques internos (REES M. J. E MESZAROS, 1994).

Adicionando alguma contaminacao de barions na fireball, pode-se resolver os dois
problemas mencionados acima. Mesmo uma pequena quantidade de barions (1077 —
107°M,,) arrastados pela esfera radiativa terminaria carregando a energia da matéria

da fireball, convertendo a energia radiativa inicial em energia cinética.

A interacao dos barions com o meio ao redor, acontecendo em choques relativisticos,
permite irradiagdo com um espectro nao-térmico (REES M. J. E MESZAROS, 1992).
Para cargas barionicas muito pequenas, a densidade dos pares decresce para valores
que sao muito menores que a densidade dos elétrons "baridnicos"associados com os
fétons. Para uma temperatura de corpo negro inicial de uns poucos MeV (em R;,),
a recombinagao dos pares comecga em raios abaixo do raio de saturacao. Nesses raios

a profundidade Optica decresce, mas é ainda maior que 1, e a radiacdo nao escapa.

O raio da fotosfera Ry, ¢ definida quando a profundidade 6ptica 74, alcanca uma

unidade. Além de Ryq,, a radiacdo pode escapar, mas chega no observador apenas
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se o vetor velocidade da matéria radiando faz um angulo menor que 6 ~ I'"! com a

linha de visada.

Esses modelos sao baseados na suposicao que outflows ultrarrelativisticos sao comu-
mente geradores de choques, e se esses choques ocorreram depois da fireball ter se
tornado opticamente fina, eles reconverteriam a energia cinética da matéria do fluxo
em energia interna das particulas nao-térmicas e radiagao. E também importante
ter um numero suficiente de particulas, especificamente, elétrons, que podem ser
acelerados nos choques e alcancar altas energias. Essas particulas, entdo, radiarao
através da emissao sincrotron ou combinagao das emissoes do Compton inverso e
sincrotron, para produzirem o espectro dos raio-y observados. Os choques esperados

para sustentar esses modelos:

B Choques externos (CE): O choque da fireball interage com o meio ex-
terno ao redor da fonte. Este choque explica muito bem a radiacao af-
terglow de varios comprimentos de onda. De fato, modelos de choques
externos anteciparam a presenca de afterglows (KATZ, 1994; MESZAROS P.
E REES, 1997; PACZYNSKI; RHOADS, 1993; VIETRI, 1997; WAXMAN; BAH-
CALL, 1997). Os choques externos geram um choque inverso, atravessando

o jato.

B Choques internos (CI): O choque interno do fluxo ¢ a intera¢do com
ele mesmo. Esses choques sao favoraveis para explicar as curvas-de-luz
variaveis rapidamente da emissao prompt da explosao. Elas ocorrem dentro
do jato se movendo rapido, levemente relativistico, quando o outflow do
mecanismo central leva cascas sucessivas com diferentes fatores de Lorentz.
Multiplos choques aparecem quando as cascas mais rapidas ultrapassam as
mais lentas. (REES M. J. E MESZAROS, 1992; SART; PIRAN, 1995; KOBAYASHI
et al., 1997; DAIGNE; MOCHKOVITCH, 1998)

A condicao para os choques ocorrerem, quando a fireball é opticamente fina, é ob-
viamente mais rigorosa para os choques internos, que acontecem mais perto do me-
canismo central. Eles tém que aparecer além do raio da fotosfera Rfq,, que permite
mais energia sair como radia¢ao nao-térmica. Tais condi¢oes tém consequéncias para
a faixa de valores permitidos para 7, que deve ser tipicamente entre poucas deze-
nas e poucas centenas (MESZAROS, 2006). A Figura 2.6 indica o comportamento
esquemético do I" versus R (MESZAROS, 2006). Esta figura também mostra onde os

choques internos e externos acontecem e qual tipo de emissao de radiacao pode estar
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associada com essas regioes.

Figura 2.6 - Comportamento esquematico do fator de Lorentz do jato em diferentes regioes
do modelo de choques da fireball.
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Rgqt (75 na figura) é a distancia definindo o fim da fase de aceleracdo, enquanto o fator de
Lorentz total cresce linearmente com R. Ry, caracteriza o raio da fotosfera. R;, define
o fim da fase de deslocamento com I" ficando constante. Rcy (7is na figura ) e Rop (7es
na figuras) sdo usados para definir o inicio das fases interna e externa respectivamente. A
emissao prompt raio-y é produzida pelos choques internos em uma distancia tipica Rcy.
Depois de Rog, I' decresce. Rop define o raio de desaceleracdo, Rges. Isto indica o inicio
do afterglow. A dependéncia de T' com R em sua fase decrescente é I' o« R~3/2 no caso
adiabatico e I' o« R™3 no caso radiativo, assumindo o meio com densidade uniforme. Esta
figura também indica as radiagoes tipicas produzidas nas regides diferentes. A produgao
dos raios-y térmicos na fotosfera é indicado por 7, enquanto « indica os raios-vy pro-
duzidos por choques internos. v, X, O, R caracterizam a emissao afterglow pelos choques
externos come¢ando em Rcog.

Fonte: Mészaros (2006).

Os modelos de choques internos e externos nao dependem da natureza da fonte
central. E irrelevante se a fonte de energia inicial ¢ devido & coalescéncia de objetos
compactos ou para colapsares produzidos por explosoes de uma estrela super massiva
(VEDRENNE; ATTEIA, 2009). Esse desenvolvimento dos choques internos e externos
fez o possivel para explicar muitas das propriedades dos GRBs e seus afterglows
no inicio da era do BeppoSAX. Depois do nimero crescente de GRBs detectados e

localizados, com mais e mais informagao de seus afterglows e suas evolucoes tempo-
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rais espectrais, essa situagao se tornou mais complicada e novos desenvolvimentos

do modelo foram necessarios (VEDRENNE; ATTEIA, 2009).

No inicio, a fireball é extremamente quente (sua pressdo p é muito maior que p,
a densidade de massa de repouso do elemento de fluido). As cascas relativisticas,
de uma largura radial A, se locomovem com I' que cresce linearmente com seu
raio: I' o« R. Desde que sao nao-homogéneas com uma distribuicao nao-monotonica
de velocidades em func¢ao do raio, choques internos podem ser reproduzidos. Esses
choques internos convertem parte da energia cinética da fireball em radiacao. No
comego da expansao da fireball, o meio interestelar (ISM) ndo tem influencia na
casca expandindo, mas, como a casca resfriada se propaga com um fator de Lorentz
I', ela dirige um choque em dire¢ao ao meio intestelar. Este choque se propaga com
I'., = 2921, Atréas do choque, a ISM é aquecida. Enquanto o raio da casca R cresce,
mais matéria do ISM ¢é colidida e a casca é progressivamente influenciada pelo ISM.
Esta influencia se torna significante quando a energia da ISM aquecida se torna
comparavel a Fy. A emissao afterglow comecga quando a maioria da energia cinética
total do ejeto é transferida ao meio externo colidido. A Figura 2.7 da4 uma visao

artistica deste modelo com suas principais fases.
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Figura 2.7 - Ilustragdo com os passos do modelo de choques da fireball.
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A esquerda, sdo indicados dois principais cendrios que conduzem a um buraco negro central
com um disco circundante. A explosdo é representada a direita, destacando os passos dos
choques interno e externo. A emissao raio-vy, prompt emission, é produzida pelo choque
interno, choque das cascas rapida e lenta. O choque externo, onde o jato colide com o meio
ambiente da ignigdo central, produz a emissdo menos energética, o afterglow (raio-X, luz
visivel, ondas de radio).

Fonte: Gehrels et al. (2007).

Os choques sao caracterizados por saltos acentuados nos parametros fisicos. Conser-
vacao da massa, energia e momentum determinam as condigoes dos saltos dos cho-
ques relativisticos. Define-se a densidade numérica e densidade de energia (BLAND-
FORD; MCKEE, 1976), n; 2 € e; o, respectivamente, medidas no referencial de repouso
local para matérias "fluxo acima'(upstream; regiao 1) e "fluxo abaixo'(downstream;
regiao 2). Através do choque relativistico, a matéria é comprimida pelo fator T
A pressao ou a densidade de energia interna anterior ao choque é da ordem de

Finmp02 e e
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No referencial de repouso ao choque, a energia térmica relativa por particula downs-
tream é da mesma ordem da energia cinética por particula a frente do choque (ups-
tream). Entao, pode-se dizer que o choque converte a energia cinética ordenada em
energia cinética randémica comparavel. Se o choque é ultrarrelativistico, a velocidade
randomica de downstream é ultrarrelativistica. Condi¢oes de saltos similares podem
ser derivadas por campos magnéticos através do choque. Um campo magnético pa-
ralelo é comprimido e amplificado por um fator I'. Entao, na regiao downstream,
anterior ao choque, o campo magnético é altamente amplificado e as particulas po-
dem ser aceleradas para altas energias. Essas sao as condigoes ideais para emissao

sincrotron irradiar os raios-7.

Em um raio Ry, = 1R, a casca é esfriada e cai com I' = T',,,, = 1 constante ©.
Este é o fim da fase de aceleracao. A energia interna da fireball é agora negligencidavel
comparada a energia da massa de repouso (p < p). A fireball se comporta como
um pulso de energia, com um perfil radial congelado, que tem quase a velocidade
da luz. Numa distancia Rs = R;,n*, o pulso de energia quebra, a fireball comeca a

espalhar.

A energia térmica do referencial em repouso do material varrido pela onda explosiva
é I'mc?, onde m é a massa do material colidido. No referencial de laboratério, esta
energia é deslocada para o azul, entdo é I'>mc?. Como o raio da fireball cresce, uma

massa crescente é varrida (m o R®). A energia cinética perdida da casca se torna

3

5 ..)- Precisamente, o

significativa e a casca comega a desacelerar (mge. = (47/3),.., R
raio de desaceleracdo Ry tem sido definido como o raio em que a parte mais rapida
(inicial) do ejeto se move com o fator de Lorentz I',,,, = 7 e varre uma quantidade

-1
mazx

(PANAITESCU et al.,, 1999). Consequentemente, mg.. = My/n = FEo/n*c*. Este é,

obviamente, muito mais breve que o caso nao-relativistico, onde mg.. = My. Além

de gas externo igual a fracao I de sua propria massa: My = Fo/T nazc® = Eo/nc?

deste raio, o gas colidido domina a massa e energia do sistema expandindo. No estagio
adiabatico inicial da expansao da fireball, a energia térmica desta é convertida em
energia cinética total da expansao (I cresce com o tempo), e quando a desacelerac¢ao
se torna significativa, o processo é revertido e a fireball comega a converter sua
energia cinética total em energia térmica. A energia cinética da fireball costuma
esquentar o meio varrido externo. Esta energia térmica é lancada em uma regiao
opticamente fina e pode ser radiada para fora se os tempos de resfriamento sao
suficientemente pequenos (REES M. J. E MESZAROS, 1992).

67 é a razdo energia-massa na fireball inicial ou a energia média por barion: n = Ey/Myc?, onde
My < Egy/c? representa os barions carregados da fireball.
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Se perdas radiativas nao sao importantes (evolugao adiabética), I' comega lenta-
mente a decrescer com I' oc m~1/2, desde que E o I'!m = constante. Neste caso de
um meio ambiente uniforme com p = constante e m o< R3, tem-se I' o« R73/2. Se
o resfriamento radiativo é importante, ele carrega para fora toda a energia cinética

randdmica convertida por causa do choque, e I' oc R73.

A emissao recebida por um observador, de uma casca esférica em raio R, se movendo
com um fator de Lorentz total I', esta restrita a parte da casca que esta se movendo
perto da linha de visada, com um angulo menor que # = I'"!, apresentado na Figura
2.8. Um lancamento de energia impulsiva na casca é entao observada sobre uma
escala de tempo angular ¢ ~ R/2c['? (REES M. J. E MESZAROS, 1992). Assumindo
uma eje¢ao impulsiva, o volume de matéria ejetada em um raio R é principalmente
concentrado na regidao da largura AR ~ R/2I'%. A escala de tempo final cuja desa-
celeragao é observada para acontecer é dada por tge. ~ Rgec/ 2cI?, onde Ry, ¢ o raio
de desaceleracao. Esta é a escala de tempo final do observador, cuja a radiacao do

choque externo sera detectada por uma eje¢ao impulsiva.
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Figura 2.8 - Parte da emissdo do GRB 6 que é visivel ao observador.

D —-R+AR

D— R Observer
D= R

AR=R(1 —cos ¥ ~ — \\

Esta figura ilustra o significado de ¢,,4 para cascas relativisticas e como pode ser simples-
mente obtido.  é o fator do feixe da emissdo do GRB e § = I'"! ¢ a parte desta emissio
que ¢é visivel ao observador.

Fonte: Daigne and Mochkovitch (1998).

2.4.1 Aceleracao das particulas

A questao critica é o problema da aceleracao das particulas nos choques levemente
relativisticos. O modelo comum para aceleracao de choque de particulas é o modelo
de aceleracao do choque difuso: as particulas sdo aceleradas quando elas repetida-
mente atravessam um choque. Irregularidades magnéticas (ondas Alfvén) confinam
as particulas por algum tempo préximo do choque. A formacao de um espectro lei de
poténcia ¢ o resultado da competicao entre a energia ganha por ciclo de cruzamento
de choque (do upstream para downstream e de volta) e a probabilidade de escapar
do choque por ciclo de cruzamento, P.... A aceleracdo de choque é uma realizacao
do processo de aceleracao estatistica proposto por Fermi (1949). No contexto da ace-
leracao dos raios cosmicos galaticos, a aceleracao de choque difuso é o mecanismo
que é proposto para produzir particulas energéticas proximo de choques intensos em
plasmas magnetizados (KRYMSKII, 1977; AXFORD et al., 1978; BELL, 1978; BLAND-
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FORD; OSTRIKER, 1978). De fato, é pensado que os choques criados por explosoes de
supernovas sao responsaveis por producao dos raios cosmicos galaticos com energia

E < 10% eV.

No caso dos GRBs, os choques sao relativisticos e aceleragao da particula é mais
complicada. Aceleracdo de choque difuso nao pode ser aplicado, pois a propaga-
cao das particulas aceleradas proximas ao choque nao pode ser descrita como uma
difusao espacial. As anisotropias na distribuicdo angular das particulas aceleradas
sao grandes e a aproximacao de difusao para transporte espacial nao se aplica. Mas
alguns principios gerais, como no caso nao-relativistico, operam se o meio "fluxo
acima'contém campo magnético (e possivelmente flutuagoes magnéticas) para de-
fletir ou espalhar particulas carregadas e se flutua¢des magnéticas intensas estao
presentes no meio "fluxo abaixo'para permitir que particulas espalhadas magne-
ticamente retornem aos choques (ACHTERBERG et al., 2001). Muitos autores tém
discutido aceleragao de particula em choques relativisticos (HEAVENS; DRURY, 1988;
BEDNARZ; OSTROWSKI, 1998; GALLANT; ACHTERBERG, 1999; KIRK et al., 2000; ACH-
TERBERG et al., 2001; VIETRI, 1995; VIETRI, 2003). Acontece que no primeiro ciclo,
as particulas que originam no upstream tém sua energia impulsionada por um fator
I'%, | se elas sao espalhadas pelo choque na regiao upstream. Mas, por consequéncia
dos choques de ciclo de cruzamento, a energia da particula dobra tipicamente (VIE-
TRI, 1995; GALLANT; ACHTERBERG, 1999; ACHTERBERG et al., 2001). Os espectros
de energia das particulas aceleradas nos choque ultrarrelativisticos é ainda uma lei
de poténcia, como no caso nao relativistico (por exemplo, aceleracdo de raios cés-
micos). A inclinagao desta lei de poténcia é p =1+ 1n(1/P,)/In < Ef/E; > (com
N(E)dE x E~PdE). Aqui P,;; = 1 — P, é a probabilidade média por ciclo que uma
particula retorna ao choque e cruza novamente ao meio upstream (ACHTERBERG et
al., 2001) 7.

Um valor universal é obtido pela inclinacao da lei de poténcia: p ~ 2,2 — 2, 3. Este
resultado tem sido obtido por muitos grupos com simula¢des numéricas e considera-
¢oes analiticas. Este resultado, no entanto, foi contestado, com o argumento que os
choques levemente relativisticos nao produzem espectro de particula perto da lei de
poténcia universal (ELLISON D. C. E DOUBLE, 2002). Do ponto de vista observacio-
nal, esta inclinacao universal concorda com a inclinacao inferida de muitos espectros
de GRB e espectros afterglow (PANAITESCU A. E MESZAROS, 2000). Alguns GRBs,

no entanto, ndo se ajustam neste cendrio, com valores de p < 2 (PANAITESCU A.

"E;/E; é a razao entre as energias final e inicial em um ciclo, os brackets indicam os valores
médios.

42



E MESZAROS, 2000). Nesse caso, o modelo analitico pode nao estar apropriado, desde

que valores de p < 2 indicam uma divergéncia dos espectros de energia dos elétrons.

Outros mecanismos de aceleragao tém sido discutidos. Rieger and Duffy (2005) pro-
poem a aceleracao de cisalhamento gradual das particulas energéticas nos jatos do
GRB. Hededal et al. (2004) investigaram numericamente a dindmica das particulas

carregadas nos choques altamente relativisticos.

Essa questao sobre a aceleracao das particulas ¢ muito importante, se o interesse
¢ estimar a aceleragdo dos elétrons antes do choque relativistico e o espectro dos
elétrons resultantes. O conhecimento do espectro dos elétrons é necessario para cal-
cular o espectro que estd na origem do GRB e seu afterglow. No Anexo A, pagina
209, é discutido sobre a evolugao esperada do raio do fluxo R e do fator de Lorentz

I' com o tempo, semelhante aquela seguida por Piran (1999).
2.4.2 Modelo de choques internos X choques externos

Logo depois da introducao do modelo fireball, varias tentativas foram feitas para
explicar os GRBs através da interagao desta com o meio externo e a transferéncia
de uma parte substancial de sua energia para o meio externo colidido (REES M. J.
E MESZAROS, 1992; MESZAROS P. E REES, 1993). Se os GRBs fossem resultados
de um choque externo, a duracao do burst deveria estar relacionada ao tempo de
desaceleracao, a variabilidade, devido a inomogeneidade no meio interestelar e os
precursores, devido ao choque interno dentro do jato (SARI; PIRAN, 1995). Alguns
autores tentaram explicar os GRBs pelos choques externos (SARI et al., 1996). A par-
tir deles, muitas propriedades dos GRBs foram explicadas, mas nao explicavam a
quebra de energia espectral identificada pelo BATSE em torno de poucas centenas de
keVs. Alguns potenciais problemas na explicacao das curvas-de-luz e a alta eficiéncia
radiativa dos GRBs foram apontados. Panaitescu A. e Mészaros (1998) mostraram
um grau notavel de concordancia qualitativa com uma faixa grande das correlagoes
espectrais e temporais exibidas pelos GRBs. Eles concluiram que tais modelos po-
deriam ser responsaveis por parte da emissao dos GRBs ou, alternativamente, um
subconjunto substancial deles (isto é, os menos varidveis). A principal desvantagem
do modelo do choque externo é que ele prediz curvas-de-luz de GRB suave, em con-
traste a variabilidade temporal rapida (dezenas de milissegundos), encontrada em
muitos GRBs (FENIMORE et al., 1996; SARI; PIRAN, 1997).

Rees M. J. e Meszaros (1994) propuseram o modelo de choque interno. Eles enfati-

zaram que os choques internos formam em um pequeno raio e em regioes de altas
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densidades comparadas as regides onde choques externos sao formados. Os fatores
de Lorentz requeridos para produc¢ao dos raios-vy sao menores com choques internos.
Isto permite quantidades levemente maiores de carga baridonica e leva a restrigoes
menos rigorosas na fonte. Mais tarde, muitos autores estudaram a hidrodindmica
dos choques internos (SARI; PIRAN, 1997; KOBAYASHI et al., 1997; DAIGNE; MOCH-
KOVITCH, 1998) e mostraram que choques internos oferecem uma explicagdo natural
para multiplas escalas de tempo observadas nas curvas-de-luz de GRBs. A fonte, ela
propria é varidvel, a estrutura temporal observada reflete a atividade do mecanismo

interno que conduz o GRB.

McMahon et al. (2004) reconsideraram a possibilidade de explicar o prompt de raios-
v e as emissoes afterglow iniciais, aplicando o modelo de choque externo para alguns
GRBs. Usando uma amostragem de 10 GRBs, notaram que o GRB 970508 (uma
explosao de tnico pulso) ajusta bem com a extrapolagao de seu afterglow, sugerindo
que esta explosao poderia ter sido produzida por um choque externo. Dois bursts,
candidatos possiveis, proveram que a energia do campo magnético durante a explosao
é perto da equiparticdo e maior por um fator 10? que o valor estimado no afterglow
em ~ 1 dia. Os sete GRBs restantes nao sdo compativeis com o modelo de choque
externo. Ramirez-Ruiz E. e Fenimore (2000), estudando a evolucao da largura do
pulso em GRBs como uma fun¢dao da amplitude do pulso, encontraram uma lei de
poténcia com um indice de cerca 2,8. Este comportamento pode ser reproduzido
por um modelo de choque interno adicionando alguma evidéncia quantitativa que

os GRBs sao de fato causados por choques internos.

Como o choque interno pode apenas dissipar uma fracao da energia cinética, ele deve
estar acompanhado e seguido do choque externo entre o fluxo e meio circundante a
explosao que dissipa a energia remanescente. Os choques externos (choque direto e
choque inverso) produzem o afterglow, uma suave emissao duradoura. Mas eles sdo
também invocados para muitas emissoes iniciais: a ultima parte dos GRBs longos e
flashes épticos do prompt (VEDRENNE; ATTEIA, 2009).

2.4.2.1 Choques internos

Choques internos podem aparecer dentro de um vento relativistico produzido por
uma fonte altamente variavel. Se o fator de Lorentz do vento é varidvel, cascas
sucessivas podem ter grandes velocidades. Se uma casca rapida sendo ejetada de-
pois de uma mais lenta, eventualmente, elas se alcangarao e colidirao (REES M. J.
E MESZAROS, 1994). Esta é a origem do choque.
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Definindo, I'; e I'y, os fatores de Lorentz da casca lenta e rapida, respectivamente, e
assumindo que I'y e I'; sao da mesma ordem, o tempo antes da colisao no referencial
de repouso da fonte serd T" = T'2T'% /(T2 — I'})tyar, da ordem Ityq,, onde tyr € 0
tempo de escala variavel no referencial de repouso. A colisdo ocorrerda em um raio
R =T%t,,,c. Para a emissao prompt ser detectavel, esses choques tém que aparecer
quando o jato tiver alcangado distancias suficientemente grandes que permitem a
radiagao resultante escapar sem perdas adiabaticas (REES M. J. E MESZAROS, 1994).
Para valores tipicos de t,. (1 s) e I' (100), os choques acontecem em R ~ 101 —
10%cm (representados na Figura 2.6). Limites superiores em R (e, entdo, em I)
podem também ser determinados, pois, para fatores de Lorentz iniciais muito altos,
choques internos aparecem a grandes distancias e choques externos acontecem antes
dos choques internos aparecerem. Este fato pode ter papel importante, limitando os
fatores de Lorentz e, entao, a faixa de variabilidade da energia do pico E, do GRBs
(PIRAN, 2004).

A duracao total da explosao é dada por A, A > t,,., isto é, a duragdo da explosao
é naturalmente maior que a durac¢ao dos picos (e pode ser muito maior para GRBs
longos e complexos). Além disso, no modelo de choque interno, a curva-de-luz da
emissao prompt segue a atividade do mecanismo central. Isto permite a produgao
das estruturas complexas observadas nas curvas-de-luz do GRB. Em resumo, no
modelo de choque interno, o mecanismo interno variavel e continuo tem de operar
durante toda duracao da explosao e sua variabilidade esta associada com a escala

de tempo observada.

Nos modelos em que o vento ultrarrelativistico é representado por muitas cascas
com fatores de Lorentz e densidades diferentes (KOBAYASHI et al., 1997; DAIGNE;
MOCHKOVITCH, 1998), a colisdo de duas cascas é o processo elementar, permitindo
a aceleracao dos elétrons. Por exemplo, considere uma sucessao de camadas emitidas
a cada 2 ms com um fator de Lorentz variando, desde que a massa das camadas é pro-
porcional a 1/T", a taxa de inje¢ao de energia é constante (DAIGNE; MOCHKOVITCH,
1998). Neste modelo, é adicionada uma flutuagao variavel para o fator de Lorentz de
cada uma das camadas injetadas no vento, de maneira que reproduza as variagoes
temporais rapidas vistas na maioria das explosdes observadas. A variabilidade dos
termos curtos introduzidos nos fatores de Lorentz é reproduzida no perfil do GRB.
Perfis de explosoes simuladas para trés distribui¢oes iniciais sdo apresentadas na

Figura 2.9.

45



Figura 2.9 - Perfis de explosoes simuladas para trés distribuicées iniciais do fator de Lo-
rentz no ejeto.

D'_ |- .IIIIIIIII. ' (.-
o0 2 4 6 8 10 0 5 10 15
tis) t, (s}
5 TR g 3
. : (e)1
3 1 1
o | ' ]
1 M || U :
o &0 100 0 50 100 150
t (3] t, (=)

Em todos os trés casos, uma componente rapida com I' = 400 é desacelerada por uma
série de camadas mais lentas. As massas na componente rapida e camadas mais lentas sdo
comparaveis. Isto ilustra a capacidade dos modelos dos choques internos para reproduzir
as curvas-de-luz observadas dos GRBs.

Fonte: Daigne and Mochkovitch (1998).

O fator de Lorentz da casca "misturada’(merged) I',, é calculado por

Ty = [(myTy +my)/ (my /Ty +mg /T2 (2.11)

A casca rapida ¢ caracterizada pela sua massa m; e fator de Lorentz I'y, a mais
lenta, por ms e I's < I'y. A energia interna Ej,; da casca merged ¢ a diferenca da

energia cinética antes e depois da colisao:
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B, = meQ(Ff —Tp) +me®(Ty —Tyy) (2.12)

Em uma simples colisdo, a eficiéncia da conversao da energia cinética em energia

interna que sera parcialmente emitida como radiacao é:

oo (myAmg)lm (2.13)
mfFf -+ mSFS

A interacao das duas conchas acontece na forma de dois choques, um direto e um
inverso, e seus fatores de Lorentz podem ser calculados (SARI; PIRAN, 1995). Com
algumas suposicoes a cerca da energia de equiparticao entre os elétrons, protons e
campo magnético, os fatores de Lorentz dos elétrons acelerados podem ser deter-
minados e suas emissoes sincrotron podem ser calculadas. Uma fracao dos fotons
sincrotron pode ser deslocada para energia mais alta pelo espalhamento Compton

Inverso.

O espectro sincrotron instantaneo obtido é também valido durante a fase afterglow
subsequente. No entanto, a fase prompt do GRB envolve emissoes simultaneas de
multiplos choques e o espectro combinado pode ser mais complicado. Isto pode ex-
plicar o porqué do afterglow ser bem ajustado por um espectro sincrotron, enquanto
a situagdo nao é tao clara para o espectro prompt do GRB (VEDRENNE; ATTEIA,
2009).

2.4.2.2 Choques externos

Por outro lado, os choques externos aparecem quando uma casca relativistica é desa-
celerada no meio interestelar (ISM) frio ou no vento ejetado pela estrela progenitora
anterior a explosdo (REES M. J. E MESZAROS, 1992). Geralmente, dois choques for-
mam: um choque de saida (usualmente chamado de choque externo) que se propaga
no meio circundante; e o choque inverso que se propaga no jato. O afterglow comeca
em uma distancia onde a maioria da energia do ejecto é transferida ao meio. Para

uma explosao longa, isto pode acontecer enquanto o GRB esta ainda se propagando.

No inicio, como choque externo aumenta, sua luminosidade bolométrica L surge,
aproximadamente, como L o t2, se o meio circundante ¢ o ISM com uma densidade
constante. Isto é obtido igualando, no referencial de descontinuidade de contato, o
fluxo cinético L/4mR? com a pressao externa pe.I'?, durante a fase inicial. Enquanto

[' = I'; = constante, p.,; sendo também constante, R o< t e L oc R? d& L oc t*. Assim,
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luminosidade cresce enquanto o material externo pode ser negligenciado. Ela atinge o
ponto maximo quando R alcanca o raio de desaceleracao tipico, e rapidamente decai
depois disso (REES M. J. E MESZAROS, 1992; SART; PIRAN, 1997). Evolugao dindmica
do afterglow e suas propriedades radiativas sdo determinadas completamente por Ey,
Ee, €8, N, € p (0 indice espectral dos elétrons acelerados pelo choque) (PANAITESCU
A. EMESZAROS, 2000). Em particular, é independente de 1 que caracteriza os barions

carregados da fireball.

Figura 2.10 - As quatro regioes delimitadas pelos choques diretos e inversos.
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Os choques diretos e inversos delimitam quatro regides ilustradas: regido 1 é o ISM, em
geral, regido mais fria; regido 2 é o ISM atingido entre a descontinuidade de contato (CD)
e o choque direto réapido (FS); a regido 3 é a casca atingida entre a descontinuidade de
contato (CD) e o choque inverso (RS); o choque inverso esté situado no contato com a
casca nao colidida, que é a regido 4. Pressoes e velocidades ficam iguais em cada lado da
descontinuidade de contato, mas nao é o caso para a densidade p. (KOBAYASHI et al., 1997)

Fonte: Sari et al. (1996).

A radiacao emitida e a eficiéncia de resfriamento dependem das condi¢oes nas regides
colididas 2 e 3 (veja na Figura 2.10). A estrutura do choque é determinada por duas

quantidades:

e [, o fator de Lorentz da matéria interna expandindo (regiao 4) relativa a

matéria de fora (ISM, regiao 1);
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e A razao ny/ny entre as densidades numérica de particulas nessas duas

regioes.

Inicialmente, durante a fase inicial do choque externo, a razdo ny/n; é grande
ny/ni > T2 e a casca expandindo é pequena e densa. Durante esta fase inicial,
o choque inverso é levemente relativistico e a maioria da conversao de energia acon-
tece no choque direto. Apenas uma pequenissima fracao da energia é convertida em

energia térmica no choque inverso (SARI; PIRAN, 1995).

Definindo:

l
Ey = mp02/ dr?n(r)dr (2.14)
0

a energia da massa de repouso dentro da esfera de Sedov iguala a energia da explosao
Ep.

Para ISM homogénea, chega-se as seguintes equagoes:

l
Ey = mPCQn/ drridr = myc*n(4n /3)1% e (2.15)
0
3B, 1"° .
= lm] =108EY*nPem . (2.16)
P

Uma segunda escala de comprimento deve ser introduzida, A, a largura estreita
inicialmente da casca relativistica A ~ R;, com valores na faixa A ~ 107 cm até
10" cm (SARI; PIRAN, 1995; SARI; PIRAN, 1997) no referencial do observador. Com
esses dois comprimentos caracteristicos, define-se o parametro adimensional, £ =
(1 A28 = (115 / A12) /2Ty (SARL PIRAN, 1995).

Os valores candnicos para A e [ sao 10'2 cm e 10'® cm, respectivamente. Dois raios,
Rgec € Ra, sdo definidos para representar as localizagoes onde a extracao de ener-
gia efetiva acontece. Metade da energia cinética da casca é convertida em energia
térmica quando a massa externa coletada é M, /T". Isto acontece em uma distancia

caracteristica Rg.. que tem sido chamada de raio de desaceleracgao:
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3E)y

1/3
1 3 —1 31—2/3
471")7,7)1021—‘2) = 5 4 x 1016E / / FlOO/ (217)
P

Rgee o< 1/T?/? = (

onde Es, é a energia isotropica equivalente em unidades de 10*® J, e ny, a densidade

nas particulas por cm?.

As outras distancias caracteristicas sao Ra € Ry:

e R, ¢ a distancia em que o choque inverso alcanga a borda interna da casca
(SARI; PIRAN, 1995):

Ra = BAAVA = 10852 A em (2.18)

e Ry ¢ a distancia em que a densidade de energia produzida pelo choque se
torna alta suficiente para o choque inverso se tornar relativistico e comecar

a reduzir o fator de Lorentz da casca consideravelmente:
Ry = IB2AYVT? (2.19)

Uma simples relagdo pode ser obtida entre esses raios caracteristicos usando & (KO-
BAYASHI et al., 1997):

Ray/€ = Ruee = Ry /€ . (2.20)

Choques externos se tornam efetivos no min(Rye., Ra) e valores tipicos para [, Rge.,
e Ra sdo: l ~ 10%em, e Rgee ~ Ra ~ 10 —10'7 cm. Condicoes em RaeRge. definem
os valores do pardmetro &, o choque inverso é Newtoniano (£ > 1) ou relativistico
(€ < 1) (SARIL PIRAN, 1995). Ambos sao possiveis, dependendo de A e I', que sao
duas quantidades que sdo menos restritas, enquanto o comprimento de Sedov é bem
definido, I = 10*¥cm. O caso £ = 1 corresponde aos valores tipicos de I, A, T (PIRAN,
2004), levando a RA = Rgec = Ry

Piran (2004) definiu as condigdes nos choques diretos e inversos e o campo magnético
nas regioes 2 e 3, quando a casca tem expandido para R. O choque esquenta o
ejecto expandindo, amplificando os campos magnéticos pré-existente ou gerando um

campo turbulento necessario para calcular o espectro sincrotron. Para caracterizar a
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energia carregada pelos elétrons e pelo campo magnético, dois niimeros sao usados:
e. € eg. B comum assumir que e, e eg representam uma fragdo constante da energia
interna anterior ao choque (chamado de e), entao é possivel definir depois pardmetros

adimensionais:

Ee = €€

ep = B?/8t =ep/e

€. € ep sao geralmente considerados constantes através da evolucao do burst. Esta
¢ uma simplificagdo, pois a evolugdo desses parametros durante a expansao fireball
¢ certamente complexa e dificil de calcular. O problema do campo magnético in-
tenso e sua evolugao, em particular, é um sério problema. (THOMPSON et al., 1994;
MESZAROS P. E REES, 1993).

Para o caso tipico com & = 1, é possivel calcular os parametros fisicos das regioes co-
lididas em RA = Rygec, quando a energia cinética da casca é convertida a energia tér-
mica, via dois choques. Para o choque direto, I'y = 1", no = 4I'n; e e5 = 4F2n1mp02,
e para o choque inverso, I's = I', ng3 = 4I?n,, e e35 = e, na descontinuidade de
contato. E para o campo magnético B o £4°T'n}’® (SARI et al., 1996).

Tendo calculado os parametros fisicos nas regides de choque, é agora possivel calcular
sua radiacao sincrotron. Quando foi estudada a evolucao das fireballs cosmologicas
relativisticas, muitos autores previram que elas seriam seguidas por afterglows, radi-
ando em frequéncia declinando gradualmente de raios-y moles, passando por raios-X,
pela luz visivel e ondas de radio. Além disso, esses afterglows teriam de terminar
por um tempo significativamente maior que a prépria explosao (KATZ, 1994; MESZA-
ROS P. E REES, 1997; VIETRI, 1997; SARIL; PIRAN, 1997; WAXMAN; BAHCALL, 1997).
As equagoes dadas nessa secao permitem os calculos da evolugao do fator de Lo-
rentz com o tempo do observador ¢. E necessdrio saber esta evolugao para calcular

a emissao sincrotron dos elétrons acelerados pelo choque direto.
2.4.3 Modelos de fluxo de Poynting dominante

A producao da emissao prompt do GRB sem choques internos através dos modelos
dominados pelo fluxo de Poynting foi sugerido. Campos magnéticos sao também

uma maneira natural de transmitir a energia do objeto central com uma pequena
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contribuicao de barions. Em MHD ideal, isso pode ser considerado como energia
magnética carregada pelo outflow do objeto central. E definido por S=cExB /AT
O campo elétrico é dado por E =7 x E/c onde v é a velocidade do fluido. O
fluxo de Poynting fica entdo S = v, (B?/4r), v, sendo a componente perpendicular
da velocidade as linhas de campo. Isto claramente indica que o fluxo de Poynting
representa energia magnética carregada pelo fluxo. Mas nao é apenas a densidade
de energia magnética B?/87 que conta, isto é apenas metade do fluxo de Poynting.
Outra metade pode ser contada pela interpretacao de S como o fluxo da entalpia
magnética w = U + P, onde U e P sao densidade de energia magnética e pressao
magnética, ambos iguais a B?/87. Esta distingdo é crucial quando a aceleragio do
fluxo é considerado (SPRUIT; DRENKHAHN, 2004).

Apesar das instabilidades e reconexdes, a energia magnética no fluxo pode ser con-
vertida em energia cinética do plasma ou em particulas rapidas e, de 14, em calor
ou radiacao. Dependendo da velocidade dessa dissipacao de energia, a conversao
de energia pode acontecer perto do objeto central ou do lado de fora da fotosfera,
se a dissipacao é lenta. Neste ultimo caso, o meio pode ser opticamente fino e a
energia das particulas rapidas produzidas pela reconexao pode ser radiada como
emissao sincrotron na presenca do campo magnético. No mesmo tempo, a dissipa-
¢ao da energia magnética reduz a pressao total, e o gradiente da pressao aparece e
acelera o fluxo para fora. Consequentemente, um mecanismo central magnético pode
providenciar ambos a aceleracao do fluxo e a dissipacao fora da fotosfera necessaria
para eficiéncia da radiagdo prompt (SPRUIT; DRENKHAHN, 2004), a dissipagao da
energia magnética no fluxo sendo devido a reconexao magnética. Além disso, como
as energias magnéticas fora da fotosfera sdo grandes suficientes (107 — 10® Gauss), a
emissao sincrotron pode acontecer com alta eficiéncia. Entao os ingredientes cruciais
para a emissao prompt de raios-y sao resultados naturais da dissipacao magnética

em um outflow magneticamente energizado.

Outro ponto muito interessante, a aceleracao do ejeto é proporcional a taxa de dissi-
pacao de energia, e a energia cinética alcancada pelo fluxo iguala a energia magnética
dissipada. Consequentemente, a aceleracao do fluxo é possivel pela destruicao do in-
grediente que a conduz. Esta situacao estranha pode ser explicada, pois a equagao
da energia contém o fluxo de Poynting S = v, (B?/4x), duas vezes o fluxo da energia
magnética. Entao a aceleragao do fluxo usa metade do fluxo de Poynting. A outra
metade da energia disponivel através do fluxo de Poynting pode ser usada como a
energia térmica para particulas ou radiagao. Esta claramente ilustra a distingao que

tem de ser feita entre o fluxo da energia magnética, ¢(B?/87), e o fluxo de Poynting,
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¢(B?/47). Os modelos envolvendo dissipacdo magnética sdo bastante atrativos por

a0 menos trés razoes:

e Desde que a dissipagao do fluxo de energia magnética aparece fora da
fotosfera, isto leva naturalmente a emissao prompt nao-térmica com uma
eficiéncia grande (~ 50%) da energia total do GRB;

e O processo de dissipacao acelera o fluxo para altos fatores de Lorentz;

e A presenca do campo magnético intenso na regiao de dissipagao natural-

mente explica a eficiente emissao sincrotron.

H& questoes que o modelo de choque interno/fireball ndo prové respostas satisfa-
térias (LYUTIKOV; BLANDFORD, 2003; THOMPSON et al., 1994; DRENKHAHN, 2002;
SPRUIT; DRENKHAHN, 2004; VLAHAKIS; KONIGL, 2003). Foi proposto um modelo al-
ternativo chamado EMM (Modelo Electro-Magnetic), ilustrado na Figura 2.11; neste
modelo, a energia de um fluxo de Poynting dominante é dissipada diretamente em
particulas emitindo através de instabilidades. O fluxo de Poynting é criado quando
um progenitor de massa estelar relativistico rotacionando perde muito de sua energia
rotacional em uma bolha eletromagneticamente dominante que expande relativisti-

camente depois de sair da superficie do progenitor estelar.

Varios aspectos dos modelos de fluxo de Poynting dominante tém sido discutidos na
literatura: Interessantemente, o nascimento do jato de Poynting dominante pode ser
simulado também em laboratério (LEBEDEV et al., 2005). Um problema do EMM é
que a modelagem da dissipagao magnética é muito complexa, fazendo dificeis predi-
¢Oes observacionais. A emissao prompt nao oferece pista facil, desde que os elétrons
acelerados radiam suas energias através da emissao sincrotron, em EMM como no
modelo de choque interno (SMOLSKY; USOV, 2000; LYUTIKOV; BLANDFORD, 2003;
GIANNIOS, 2006). Felizmente, as predigoes do EMM e dos modelos de choque in-
terno diferem durante a fase do afterglow: a EMM ¢ caracterizada por um choque
inverso fraco ou ausente (ZHANG B. E KOBAYASHI, 2005; LYUTIKOV, 2006) e pela
existéncia de um afterglow brilhante inicial de raio-X (GENET et al., 2006). Roming
et al. (2006) analisou vérias razoes que podem suprimir a emissao Optica esperada e
concluiram que é devido a supressao da emissao de choque inverso forte, que poderia
ser atribuido ao fluxo de Poynting dominante ou a um choque inverso puramente
hidrodindmico nao-relativistico. Genet et al. (2006) estudaram em detalhe o after-
glow predito pelos modelos de ejeto eletromagnético e concluiram que as diferencgas

com o modelo de choque interno sao tao pequenas para permitir distinguir essas
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Figura 2.11 - Modelo FElectro-Magnetic.
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O fluxo de Poynting é representado pela energia magnética do sistema. Pode ser convertido
em energia cinética do plasma e em radiacdo. No EMM, o progenitor perde muito de sua
energia rotacional em uma bolha eletromagnética que produz um fluxo de Poynting. A
energia do fluxo é dissipada diretamente em particulas emitindo através de instabilidades,
emissao prompt. O afterglow é produzido pelo choque da onda de explosdo com o meio
interestelar (ISM).

Fonte: Lyutikov and Blandford (2003).

duas familias de modelos apenas pela observacao do afterglow. Giannios (2006) ar-
gumentou que dissipacao eletromagnética atrasada explica naturalmente os flares de
raio-X descobertos pelo Swift nos afterglows iniciais de muitos GRBs. Cenérios com
outflows de fluxo de Poynting dominante requerem uma fonte de campo magnético
(> 10'® Gauss) e elevada taxa de rotagdo (2 ~ 10%s™') (LYUTIKOV; BLACKMAN,
2001). Essas caracteristicas podem ser encontradas quando um merger de estrela de
néutrons forma um torus de acrecdo em torno de um buraco negro e em magneta-
res recém nascidos (USOV, 1992; BLACKMAN; YI, 1998; THOMPSON, 2005). Ventos
relativisticos fortemente magnetizados, suas instabilidades (LYUTIKOV; BLACKMAN,
2001) e suas interagoes com o meio ambiente provém maneiras plausiveis de produ-
¢ao da emissao de alta frequéncia e representam mecanismo plausivel para a geragao

dos GRBs cosmoldgicos.
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2.4.4 Modelos alternativos de GRBs

e Modelos que atribuem o GRB inteiro (incluindo a emissao prompt) aos
choques externos (FENIMORE et al., 1999). H& algum consenso, no entanto,
que esses modelos requerem muitos pressupostos pré-estabelecidos para

serem reais;

e Modelo cannonball de GRBs (DAR; RUJULA, 2004) sugere que uma super-
nova emite bullets de matéria, tendo cerca da massa da Terra. A emissao
prompt de raio-y é explicada por espalhamento Compton inverso da luz da
supernova pelos elétrons no plasma da cannonball. O afterglow é bem expli-
cado pela radiagao sincrotron dos elétrons ambiente varridos para dentro e
acelerados dentro da cannonball. De acordo com os autores do modelo can-
nonball, apenas o obstaculo para construir uma teoria completa de GRBs
¢ o entendimento tedrico do mecanismo de ejecao da cannonball nas ex-

plosbes das supernovas;

e Outro modelo envolvendo bullets foi proposto por Heinz S. e Begelman
(1999). Os autores mostram que é possivel reproduzir a estrutura temporal
da emissao prompt do GRB com este mecanismo, mesmo para explosoes
com energias altas. Este modelo, no entanto, nao explica as correlagoes
temporais entre a duragdo dos GRBs e seus termos de varabilidade curtos.

Aqui novamente, os autores nao explicam a origem dos bullets.
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3 SISTEMAS BINARIOS COMO FONTES DE ONDAS GRAVITACI-
ONAIS

A gravidade é a mais fraca das for¢as fundamentais da natureza e, nao é surpresa, que
as Ondas Gravitacionais (OGs), pequenas deformagoes do espago-tempo viajando
na velocidade da luz, tém provado ser os sinais mais indescritiveis da astronomia. Ha
muito tempo, Einstein (1918) e Eddington (1922) estudaram o problema da radiacao
gravitacional. Através dessa radiacao, o universo ainda nao tinha sido observado
diretamente, até 14 de setembro de 2015, quando aconteceu a primeira detecgao
realizada pelo LIGO. A divulgagao oficial aconteceu apenas no dia 11 de fevereiro
de 2016. (ABBOTT et al., 2016¢).

Na maioria dos sistemas astronomicos, a gravidade € a interacao dominante. Os cam-
pos gravitacionais fortes sao os conversores de massa em energia mais eficientes da
Natureza. Estes campos sao descritos pela Teoria da Relatividade Geral de Einstein e
as Ondas Gravitacionais (OG) surgem como consequéncia fundamental. Supernovas
(SN) de Colapso Nuclear (MUELLER; JANKA, 1997; YAKUNIN et al., 2010), rotagao
de Estrelas de Néutrons (EN) com pequena assimetria em sua forma (ANDERSSON
et al., 2011), coalescéncia de binédrias compactas (KALOGERA et al., 2004), Buracos
Negros Supermassivos (BNSM) (BERENTZEN et al., 2009) e flutuagoes de densidade
cosmoldgicas (ANANDA et al.,, 2007) estao dentre os cendrios que irradiam grande
quantidade de energia gravitacional (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009).

Coalescéncia de bindrias compactas é o cenario de interesse deste trabalho, princi-
palmente, a coalescéncia envolvendo estrelas de néutrons e/ou buracos negros. Os
detectores terrestres, tal como Advanced LIGO (ABBOTT et al., 2009; SIGG et al.,
2008; HARRY et al., 2010; AAST et al., 2015), Advanced Virgo (ACCADIA et al., 2011;
ACERNESE et al., 2015), GEO 600 (GROTE et al., 2008) e KAGRA (ASO et al., 2013),

esperam detectar varios sinais gravitacionais oriundos de binarias compactas.

As formas de OGs dessas coalescéncias e a amplitude nas frequéncias de interesse,
de acordo com Phinney (1991), podem ser preditas com confianga (em contraste
com os pulsares e supernovas de colapso nucleares) e a taxa de eventos pode ser
determinada das observacoes eletromagnéticas '. A taxa de merger de bindrias EN-
EN dentro do horizonte de eventos de detectores avangados é estimada para estar
entre 0,4 e 100 ano~! (PHINNEY, 1991; CUTLER et al., 1993; ABADIE et al., 2010).

A sensibilidade desses detectores torna possivel medir uma haste de um metro de

'Em contraste com a fusdo de binarias de buracos negros de massas estelares.
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comprimento, oscilando com uma amplitude de um milionésimo do raio de um atomo
de hidrogénio (MOORTGAT, 2001).

Com a deteccao das OGs de merger de bindrias de ENs, é possivel, por exem-
plo, extrair informacoes, principalmente, sobre a equac¢ao do estado da matéria em
densidades nucleares (BAUSWEIN; JANKA, 2012; TAKAMI et al., 2014): a emissao pés-
merger é caracterizada pela equagdo de estado e prové uma ferramenta poderosa
para restringi-la dentre as equagoes de estado existentes (LATTIMER; PRAKASH,
2001). As propriedades do "chirp'da emissao de estagios finais da inspirala¢io sao
facilmente calculadas, e bem modeladas por métodos pés-Newtonianos (PHINNEY,
1991). Assim, numa detecgao é facil determinar as massas individuais, taxa de spins
dos objetos e a distancia das fontes (ABBOTT et al., 2016¢).

A detecgao da emissao gravitacional da fonte GW170817 (ABBOTT et al., 2017d) e da
emissao eletromagnética associada GRB170817A (BROMBERG et al., 2017) inaugu-
rou a astronomia multi-mensageira (ABBOTT et al., 2017¢). Em geral, as observagoes
das OEMs e OGs sao muito complementares. Por exemplo, com observagoes eletro-
magnéticas, ¢ muito dificil determinar a inclinagao de um sistema bindrio, mas a
partir da polarizacao da radiagdo gravitacional, que depende da orientacao da dina-
mica dentro da fonte relativa ao observador, a inclinacdo de um sistema binario é

facilmente mensurada (SCHUTZ, 1996).

Enquanto os emissores primarios da radiacao eletromagnética sao as particulas car-
regadas, as ondas gravitacionais sao emitidas pela massa e momento acumulados no
sistema inteiro. Devido a neutralidade global de carga, a radiacao eletromagnética é
tipicamente emitida em pequenas regioes, com comprimento de ondas pequenos, e
transmite informacao direta sobre as condigoes fisicas de pequenas porcoes de fon-
tes astronomicas. J& a radiacao gravitacional tem comprimento de onda grande e
transmite informacao direta sobre regidoes em grande escala. Ao passo que as ondas
eletromagnéticas se acoplam fortemente com as cargas, tornando faceis de detectar,
porém sendo facilmente espalhadas, as ondas gravitacionais se acoplam fracamente
com a matéria, sendo dificeis de detectar, mas viajam sem ser afetadas substancial-
mente pela matéria. Essas diferencas sugerem que as observagoes eletromagnéticas
podem ser pobres preditores dos fendomenos que os detectores de ondas gravitacionais
eventualmente podem observar, pois 96% da energia-massa do universo carregam

nenhuma carga elétrica (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009).
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3.1 Estrelas de néutrons

Estrelas de néutrons (ENs) sao formadas a partir do colapso gravitacional, devido &
perda de equilibrio hidrostatico, das regides centrais de estrelas normais (SHAPIRO;

TEUKOLSKY, 1983). Existem dois diferentes meios para isso:

e Nicleo de massa pequena (M, S2Mg) de estrelas massivas (M ~ 10 —

coreny

25My,) da sequéncia principal;

e Eistrela ana branca que acreta massa de uma companheira excedendo o
limite de Chandrasekhar (M., = 1,44M,).

A condicao de equilibrio hidrostatico para uma estrela nao-relativistica é escrita na

forma:

B ‘ dlnp

8an‘ >4/3,

onde p é pressao e V, volume.

Para uma estrela sozinha de massa M ~ 10 — 25M,, ocorre a queima do oxigénio e
dos elementos mais pesados na regiao central, 14 se forma um ntcleo de ferro, cuja
massa e temperatura sao gradualmente aumentados. Depois de cerca de 107 anos, a
massa do niicleo se torna da ordem de 10M,, a densidade no centro alcanca 10°—10°

3 e a temperatura, 10'° K, correspondente a energia da ordem de 1 MeV. Neste

gcm

tempo, os elétrons, responsaveis para a pressao p, se tornam relativisticos, afetando
a equacdo de estado. Enquanto que para um gas relativistico p oc V=42, a condicio
de equilibrio fica I' = 4/3, trazendo a regiao central ao limite de estabilidade. Além
disso, ocorre reagao de fotodesintegracao (IMSHENNIK; NADEZHIN, 1983) que é o

ponto de inicio da neutronizacao da matéria:

Y + %Fe=133He + 4n = 26p + 30n .

A neutronizacao, que é acompanhada por um decréscimo da densidade de elétrons,
consequentemente, da pressao, é irreversivel (desde que os neutrinos deixem a estrela
livremente); e leva toda a responsabilidade pela perda de equilibrio hidrodindmico.
O ntcleo da estrela instavel alcanca um novo estado estavel caracterizado por peore ~
10 gem™3, T ~ 10°K, M ~ 1,2 —1,6M e R ~ 10km. Resultando numa estrela
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de néutrons. Uma estrela de néutrons formada por um colapso de uma estrela ana
branca, acretando matéria da companheira em um sistema binério, tém parametros
analogos, podendo alcancar velocidades angulares consideraveis pela conservagao do
momento angular. Este objeto passa a se chamar pulsar. Geralmente, a velocidade de
rotagdo de um pulsar alcanga 500m/s, que excede bastante a velocidade de estrelas
ordindrias (SHAPTRO; TEUKOLSKY, 1983).

Se a massa da regiao central da estrela exceder a 3Mg, a pressdo da matéria de
néutrons nao pode compensar as forcas gravitacionais. Neste caso, o colapso gravi-
tacional deve resultar na formacao de um buraco negro (BECKER, 2009). Nem todo
colapso gravitacional (nem cada explosao de uma supernova) é acompanhada por
formacao de estrelas de néutrons, como segue num resumo basico sobre as evolugoes

e formacao de estrelas de néutrons na Figura 3.1.

Figura 3.1 - Formagao de estrelas compactas.

M. <M<8M. M=10M.
Mc.o< 1.44M. Me_o>1.44M. White

’ \
! \ . P
'\ ,J Envelope with H —  Gravitational collapse
\‘—...-’/
O Envelope without H => Thermonuclear explosion
@ Neutron star —E»  Evolution in close binary system
L] Black hole =~ Evolution with moderate mass loss

e~ Evolution with intensive mass loss

Resumo dos caminhos possiveis da evolucao estelar com relacdo a massa da estrela comum
e a formagao da estrela de néutrons.

Fonte: Beskin et al. (1993).
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3.1.1 Estrutura interna de uma estrela de néutrons

Modelos de colapso gravitacional mostram que a massa de ENs deve variar dentro
de um intervalo curto, 1,2Mg a 1,6Mg (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983) 2. Ao mesmo
tempo, a teoria da estrutura interna da um espectro de massa muito mais amplo em
que a EN permanece estével (BESKIN et al., 1993).

A maioria dos modelos de estrutura de EN sdao baseados na solugdo de Tolman-
Oppenheimer-Volkoff (OPPENHEIMER; VOLKOFF, 1939):

dp(r) _ Glpm(r) +p(r)c?][m(r) + 47r’p(r)c]

dr - T2[1 _ 2G77’L(T‘)T_lc_2] y (3.1&)
dn;q(f) =477 pm(r) (3.1b)
m(0) =0 (3.1¢)

A Equagao (3.1) representa o equilibrio hidrostatico de uma estrela fria de simetria
esférica, com efeitos da teoria Geral da Relatividade; m(r) é a massa gravitacional
dentro de uma esfera de raio r, p(r) e p,,(r) sdo a pressao e densidade correspondente,

respectivamente.

Para densidades p, ~peore = 2,4 x 10 g cm™3, existe uma incerteza significativa
na equagao de estado (ARNETT; BOWERS, 1977). Dessa forma, existem modelos
de estrutura interna chamados soft ("mole"), derivada dos modelos em que (para
densidades de ordem nuclear) a energia de interagdo média corresponde a atragao,
e stiff ("rigido"), derivada dos modelos em que ja existe repulsdo para densidade

abaixo da densidade nuclear.

Em uma EN, é possivel distinguir quatro regides principais: (i) superficie; (ii) crosta
externa, consiste de ntcleos e elétrons relativisticos (para p, > 107g cm™3); (iii)
crosta interna, fronteira em que p,, = 4,3 x 10"t g em ™3, que consiste de niicleos nao
relativisticos e elétrons degenerados relativisticos, assim como liquido de néutrons
nao relativisticos degenerados - de forma que a dissociacao do nicleo e a formagcao dos

néutrons livres se tornam energeticamente vantajosa; e (iv) nucleo, que a densidade

20 sistema bindrio que originou o evento GW190814 (ABBOTT et al., 2020b) identificou que
um dos objetos compactos possui massa no intervalo 2,5 a 2,67 My . Esse resultado se junta as
recentes observagoes de pulsares que tém mostrado resultados consistentes com massas de estrelas
de néutrons superiores a 2Mg, (veja, em particular, Linares et al. (2018), Cromartie et al. (2020)).
Assim, o limite que colocamos, 1,2 a 1,6 Mg deve ser considerado como conservador.
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limiar é peore = 2,4 x 10 g em™3, onde a matéria nuclear (néutrons, prétons e
elétrons) consiste na forma liquida, o niimero de elétrons e prétons sdo cerca de 1%

do ntimero de néutrons (BESKIN et al., 1993).
3.1.2 Magnetosfera de um pulsar

As ENs possuem um valor de campo magnético extremamente alto, da ordem de
10" — 10" Gauss. E comum associar o grande valor do campo magnético perto da
superficie da EN como consequéncia da conservagao do fluxo magnético durante o
colapso gravitacional (MANCHESTER R. N. E TAYLOR, 1977). Mas ha também uma
possibilidade de geracao de campo associada com os efeitos termomagnéticos (URPIN
et al., 1986). Neste caso, o campo magnético é gerado por correntes de elétrons

induzidas pelo gradiente de temperatura na crosta externa de uma EN.

Naturalmente, as estrelas comuns se encontram em sistemas binarios. A maioria
das estrelas massivas de sistemas binarios evoluem primeiro na sequéncia principal,
resultando numa supernova e numa EN. Se o sistema nao foi extinto pela explosao,
ha uma formagao de um par de estrelas de néutrons e uma estrela da sequéncia
principal. Por sua vez, depois de um colapso em uma ana branca da companheira da
sequéncia principal, se sua massa exceder o limite de Chandrasekhar, a dupla passa
a ser um sistema bindrio de ENs. A existéncia desses sistemas é necessaria para
explicar a natureza de eventos extremamente energéticos, como explosao de raios-y
(GRB). Além de que, o merger dessas ENs s@o eventos promissores de deteccao de
ondas gravitacionais pelos detectores terrestres. Estima-se que, dentro do horizonte
de eventos dos detectores avangados (Advanced LIGO, por exemplo), a taxa desses
eventos esta entre 0,4 e 100 por ano (ABADIE et al., 2010).

Desde que a condutividade elétrica da estrela é grande o suficiente para manter a
conservacao do momento de dipolo magnético, o campo magnético pode ser assumido
como congelado na estrela de néutrons. Assim nas regioes internas da estrela deve
haver a condigdo (BESKIN et al., 1993):

— Q r —
Bt ="l % Bp=0, (3.2)

Cc

onde 7 é o vetor posicao em relagdo ao centro da estrela e ) é a velocidade de rotacao
angular. Portanto, da Equacao (3.2), devido & rotagdo, surge um campo elétrico
causado pela distribuicao de cargas dentro do pulsar. Da ordem de E ~ 10 — 102

V em™!, desde que R é o raio da estrela. As particulas influenciadas por este campo

62



elétrico tao forte sao aceleradas e se movem ao longo do campo magnético curvilineo
da estrela, que por sua vez emitem fotons de raios-y duros. Esta tltima, absorvida
no campo magnético, gera pares elétron-pésitron. Dai aparece a magnetosfera do
pulsar formada pelo plasma elétron-pdsitron no campo magnético de uma estrela de
néutrons (BESKIN et al., 1993).

Porém, o plasma preenche a magnetosfera e, pela condicdo de neutralidade ma-
croscopica de um plasma, blinda o campo elétrico longitudinal, com isso, o plasma,
congelado as linhas de campo, rotaciona juntamente com a estrela como um corpo
solido. Este fenomeno é chamado de corrotacao. A densidade de carga elétrica deste
plasma em corrotagao é calculado a partir do campo gerado pela polarizacao do
plasma (BESKIN et al., 1993):

-B (3.3a)

.= — 3a
P 2me
Q-B

. , 3.3b

" 27cle| (3:3b)

A densidade de corrotacao de carga Equacao (3.3) é chamada de densidade
Goldreich-Julian (GOLDREICH; JULIAN, 1969), onde e é a carga do elétron. Para
efeito comparativo, a magnetosfera da Terra tem densidade n, = 10° em ™3, en-

quanto que, para um pulsar, este valor alcanca n, ~ 10'* — 10'2 em=3.

A densidade de corrotacao decresce rapidamente com a distancia da estrela, n.(r) ~

R
corrotacao:

-3
ne(R) (L) . A rotagao da carga p. leva ao aparecimento das correntes elétricas de

O-B
or

Je ™

Essas correntes deformam e perturbam o campo magnético da estrela de néutrons,
assim, perto da estrela, essas perturbagoes nao sao significativas, enquanto que em
grandes distancias, essas perturbagoes podem ser até dominantes (Figura 3.2). De-
finindo o tamanho caracteristico da magnetosfera como Ry. = ¢/, a corrotacao
é possivel apenas até distancias menores e iguais que Ry.. Usualmente, este valor
¢ alguns milhares de vezes maior que o raio da estrela de néutrons. Devido a essa

acao, as linhas de campo distantes abrem. E o plasma, ao longo dessas linhas aber-
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tas, deixa a estrela e escapa da magnetosfera, violando a condicao de blindagem.
Surge uma diferenga de potencial elétrico. Desde que, no vacuo, devido ao escape do
plasma, ha uma geracao de um plasma de elétron-pésitron. Esses processos ativos

sao mantidos permanentemente na regiao conica estreita perto dos polos magnéticos.

Figura 3.2 - Esquema do plasma carregado corrotacionando a estrela de néutrons.

I
|
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/ ﬁellfjlincshsc
Q - L Pe>0
/. . \
) - F-—._-\\
e \

V' Closed
* . field lines
R\= c/Q

Esquema do plasma carregado corrotacionando a estrela de néutrons. Correntes de corro-
tacao levam a distorcao do campo magnético perto do cilindro de luz, o campo magnético,
entao, difere substancialmente do campo de dipolo.

Fonte: Beskin et al. (1993).

3.1.3 Geracao do plasma elétron-pdsitron

A diferenca de potencial, devido ao escape do plasma ao longo das linhas de campo,

perto da calota polar, acelera as particulas (elétrons) em direcao a estrela e as anti-
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particulas (pdsitron), longe da estrela. E; desde que o campo magnético é curvilineo,
as particulas, com energia suficiente, comecam a emitir fétons de alta-energia que,
por sua vez, atravessam as linhas de campo, produzindo pares elétron-pésitron. Es-
tas particulas, se movimentando em relagao a estrela, emitem fétons de alta-energia,
estes produzem pares perto da superficie da estrela. Assim, ocorre uma multiplicagao
de elétrons, pésitrons e fétons de raio-y perto da EN. A energia dos fétons que sur-
gem por causa da curvatura das linhas de campo magnético é (LANDAU; LIFSHITZ,
1975):

A
8, (3.4)

~
Eoro = meC
curv

onde A = h/m.c = 3,9 x 107! ecm é o comprimento de onda de Compton, v é o
fator de Lorentz do movimento das particulas ao longo do campo magnético e 7.y,
o raio da curvatura da linhas de campo, cerca de 8 x 107 cm para EN. A energia,

Equacao (3.4), é suficiente para a geracao de pares se o y > 10% — 107.
3.2 Ondas gravitacionais

Ondas gravitacionais sao definidas como perturbagoes do espago-tempo que se pro-
pagam com a velocidade da luz. A derivacao das solucoes de onda da Equacoes de
Campo de Einstein pode ser simplificada, ignorando em grande escala a estrutura
curvada do espago-tempo causada pela distribuicao de matéria. Isto é, as ondas
gravitacionais de objetos astronémicos com campos gravitacionais intensos ou de
eventos catastroficos podem ser descritas, relativamente, longe da fonte, como pe-

quenas ondulagoes do fundo plano.

Na teoria da Relatividade Geral, a equacao de Poisson para um campo gravitacional

¢ de uma densidade de matéria p,,:

O¢ = 4mp,, , (3.5)

¢é trocada pela equivalente, mas covariante, Equacoes de Campo introduzida por
Einstein (1915):

1 8¢
Gab - Rab - igabR = 7Tab ) (36)
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onde Gy, é o tensor de Einstein; g4, 0 tensor métrico do espaco-tempo, T, é o tensor
energia-momentum e Ry, e R, tensor e escalar de Ricci, respectivamente, contragoes
do tensor de curvatura de Riemann, R% ;. Este é calculado com base na conexao
métrica, Simbolo de Christoffel (I'*,.):

R%q = 0Ly — 0al. + T — T % (3.7a)
1
[ = 2 9ad(Obgae + Ocgab — Oage) - (3.7b)

Assim a relatividade geral incorpora a energia potencial gravitacional de Newton
embutida no tensor métrico. A Equagao (3.6) descreve o efeito que uma distribuigao
de densidade local causa no espago circundante. Este é curvado e a geodésica da
luz ou das particulas é defletida na direcdo do centro de massa da distribuicao de
densidade de matéria. Reproduzindo o efeito de uma forca gravitacional (EINSTEIN,
1921).

Considere um espaco-tempo perturbado, cujo tensor métrico difere ligeiramente da
métrica de Minkowski (74,). O tensor métrico, adotando que o espago-tempo ¢é as-

sintoticamente plano, lim,_,..he = 0, é escrito como:

Gab = Tab + Pap, com |hgp| < 1. (3.8)

A teoria de perturbagdo é uma aproximacgao da relatividade geral, correta para
primeira ordem na dimensao de sua perturbagao (SCHUTZ; RICCI, 2010). Usando a
condi¢ao 0,T,, = 0, lei de conservagao do tensor energia-momentum para métrica

plana, chega-se na Equagao de Onda, desconsiderando os termos de segunda ordem
de habi

_ 1
gy = — 257G (3.9)

ct

O desenvolvimento detalhado para chegar nessa expressao e nas préoximas desta

secao estd no Anexo B, pagina 215. As equagoes no vacuo se reduzem a:

Dhay =0 . (3.10)
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Com o traco n®Ohy, = —Oh = 0, vem:

Ohgy =0 . (3.11)

Os efeitos gravitacionais se propagam como ondas na velocidade da luz. E necessério
observar que a perturbacao hgy, esta ligada a um sistema de coordenadas arbitrario
e, entao, o fato de hy,, ser nao-nulo nao é indicador da existéncia do campo gravita-
cional. O tensor de Riemann é que da o critério absoluto para a existéncia do campo

gravitacional e obedece a equagao de onda, [1R.q = 0.
3.2.1 Estados de polarizacao

Uma simples solucao das equacoes de campo no vacuo pode ser obtida quando se

considera a onda gravitacional plana infinita propagando na direcao do eixo z:

hab = h/ab(z7t) )

que requer Ngp e = hgy = 0. Encontrando as componentes do tensor de Riemann

3, suas contracoes e resolvendo as equacoes de campo, nesse caso, a perturbacao se

reduz a duas componentes, h, = h,(z,t) e hy = hy(z,t), dadas na expressao:

00 0 0
0 hy he O

Rap = A, (3.12)
0 hy —hy O
00 0 0

As ondas gravitacionais sao puramente transversais e caracterizadas por dois estados
de polarizagao, h, e hy. Estas duas bases de polarizagao diferem por uma rotagao
de 7/4 em torno do eixo de propagagio, que corresponde a natureza quadrupolar do
campo gravitacional, e uma rotacao simétrica de m que caracteriza uma onda de spin
2 na classificacao de spin de Fierz M. e Pauli (1939). Em contraste com as ondas
eletromagnéticas, que as bases de polarizacao diferem por uma rotac¢ao de 7 /2 (spin
1) (D’INVERNO, 1992).

No caso de hy =0, o elemento de linha com a métrica na Equacao (3.12) se torna:

30 tensor de Riemann é altamente degenerado, ha 20 componentes independentes devido as
simetrias.
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ds® = dt* — [1 — hy (2, t)]da? — [1 + hy(2,1)]dy* — dz* . (3.13)

h pode possuir valores hy < 0 e hy > 0, entdao considere uma onda puramente i,
incidindo em uma distribuicao de particulas testes que estao apenas no plano zy. A

distancia prépria entre os dois pontos vizinhos no eixo-y, (zo,yo) € (o, Yo + dy), é:

ds* = —(1+ hy)dy* .

Logo, se inicialmente h, muda de zero para h, > 0, a particula se move mais
afastada e, inversamente, se h, muda de zero para hy < 0, as particulas se movem

mais proximas.

Agora, analisando os pontos vizinhos no eixo-z, (o, %) € (2o + dz, yo), a situagao é

inversa. Considerando a distancia prépria entre os dois pontos como:

ds* = —(1 — hy)dz* .

Caso hy mude de zero para hy > 0, a particula se move mais proximo e, inver-
samente, se h, para hy < 0, se afastam. Assim, se uma onda gravitacional plana
oscilatéria se propaga na dire¢ao-z e incide num anel de particulas de poeira situadas
no plano-zy, entao o anel é distorcido em uma elipse pulsante em que o eixo maior
esta paralelo a x ou a y, de acordo com a Figura 3.3. O carater transversal de uma

onda hy é claro aqui.
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Figura 3.3 - Polarizacao hy.

¥

Deformagao num anel de particulas testes através da incidéncia de uma onda gravitacional
puramente polarizada h se propagando na dire¢do-z, perpendicular ao plano do anel.

Fonte: Produgao do autor.

Por outro lado, considere que a onda gravitacional é puramente hy, fazendo h, = 0,

o elemento de linha se torna:

ds® = dt* — dz* — dy® + 2hydxdy — dz* (3.14)

Sabe-se que quando se rotaciona € graus um plano (x,y), as novas coordenas deste

plano rotacionado ficam como:

z' =z cosf + ysend | (3.15a)

/

y = —xsenf + ycosl . (3.15b)

Rotacionando o plano-(z,y) em 45°, vem:

1
dit = —(de +dy) |

(—dz +dy) .

i
-
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O elemento de linha, entao, se torna:

ds® = dt* — [1 — hy(2,1)d7?] — [1 + hy (2, t)dy?] — dz* . (3.17)

Nota-se entao que a onda hy produz exatamente o mesmo efeito como uma onda
h., mas com os eixos rotacionados por 45°, assim como mostra a Figura 3.4. Este

estado também tem carater transversal.

Figura 3.4 - Polarizacao hy.
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Deformagao num anel de particulas testes através da incidéncia de uma onda gravitacional
puramente polarizada hyx se propagando na dire¢do-z, perpendicular ao plano do anel. O
efeito desse estado de polarizagdo da onda gravitacional é o mesmo que o efeito da onda
h4, porém com o plano rotacionado 45°.

Fonte: Producao do autor.

Em geral, a onda é uma superposicao dessas duas polarizagoes. Enquanto os dois
estados de polarizacao da onda gravitacional diferem em 45° de cada, os estados de

polarizacao de uma onda eletromagnética diferem em 90° de cada uma.

Como consequéncia do principio de equivaléncia da relatividade geral, particulas so-
zinhas isoladas nao podem ser usadas para detectar ondas gravitacionais, pois elas
caem livremente em qualquer campo gravitacional e nao sofrem efeito da passagem
das ondas gravitacionais. Entretanto, o que deve ser observado ¢é a alteragao da ho-
mogeneidade do campo gravitacional devido as forcas de maré induzidas pelas ondas

1. Est4 alteracdo pode ser medida através da comparacdo das posicdes ou intera-

4Um método alternativo para investigar os resultados é considerar a equacio do desvio geodésico
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¢oes de duas ou mais particulas. Portanto, supondo um anel de particulas livres no
plano (z,y), a onda com polarizagoes + e X, viajando na dire¢do z, causa defor-
macoes de maré no anel circular, o deixando no formato de um anel eliptico com a
mesma area. Este é o principio basico por tras dos detectores de ondas gravitacionais
(SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009).

As polarizacoes sao as duas observaveis priméarias dependentes do tempo de uma
onda gravitacional. A polarizagdo da onda de uma fonte depende da orientagao
da fonte em relacao ao observador. Consequentemente, mensurando a polarizagao
da onda gravitacional emitida por uma fonte, prové informagoes da orientacao do

sistema binario, por exemplo.
3.2.2 Radiacgao do sistema binario na fase inspiral

Considere a geracao de ondas gravitacionais no contexto da teoria linearizada, cuja
dindmica do sistema é determinada por forgas nao-gravitacionais, a baixa velocidade
dentro da fonte, justifica uma expansao em torno do espaco-tempo. Usando a equa-
¢ao de onda, Equagao (3.9), onde T, é o tensor energia-momentum da matéria, e
com auxilio da fun¢ao de Green, andloga ao eletromagnetismo, encontra-se a solugao

geral dessa equacao:

= =
M,F’) Bz (3.18)

Cc

4G 1
g t, = / —— Tt —
07 = [

=7 /|
C

de forma que t — é definido como o tempo em que a particula emitiu a onda

ou chamado de tempo retardado.

Uma 1util especializagao do gauge de Lorentz é o gauge Transverso sem Trago (gauge-
TT). Esta escolha de coordenadas torna explicito que a perturbacdo é transversa,
ortogonal a dire¢ao de propagacao e sem trago, pois a perturbac¢ao nao "comprime"ou
"estica"elementos do espaco-tempo, mas induz uma "tensao', preservando seu vo-

lume.

Para uma onda gravitacional que se propaga numa direcao genérica 7, de acordo com
a Figura B.1, as solugoes sao dadas pela Equagao (B.18). Aplica-se essas solugoes

para um sistema binario com massas m; e my e posigoes 1 e 75, longe da coalescéncia.

Inicialmente, é desconsiderada qualquer perda de energia devido a emissao de ondas

(D’INVERNO, 1992).
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gravitacionais. Elas se orbitam no plano (x,y) de um referencial (x,y,z). Na aproxi-
macao newtoniana, a dinamica se reduz ao problema de um corpo com massa igual

a massa reduzida:

mims

mi + msy
A equacao de movimento é 7 = —%"F, onde m = mi+msy e ¥ = 11 +73, a coordenada

relativa. A frequéncia orbital do movimento circular é dada por:

v , Gm

=W = g (3.19)

onde R é o raio orbital do movimento "centrifugo", com os movimentos de oscilagao

dados por:

zo = Rcos(wst +m/2) (3.20a)
Yo = Rsen (wst + 7/2) | (3.20Db)
20=10. (3.20c)

A fase m/2 é escolha 1til da origem do tempo. O segundo momento da massa é
dado por M°P(t) = px,*(t)z,’(t), desde que no centro de massa do referencial
p(t,7) = ud(x)d(y)d(z)(r — 1o(t)). Com uso das expressoes na Equacao (3.20), os

termos nao-nulos do segundo momento da massa ficam:

1— 2
My, = nR? (W) : (3.21a)
1
My = —EuRQSen(Qwst) , (3.21b)
1 2
My = 1 RZ(W) ' (3.210)
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Ainda mais, as suas segundas derivadas sao:

My = 2uR%w? cos(2wst) | (3.22a)
My = 2uR%*w?sen (2wit) | (3.22Db)
M22 = —MH . (322C)

Desde que a 6rbita do sistema é circular, uma rotacao da fonte por um angulo A¢
em torno de z é a mesma translacao no tempo At, isto é, com w,At = A¢p. Assim,
a dependéncia de hy e h, em ¢ é apenas através de w,t. O angulo 6 ¢é igual ao
angulo ¢, entre a normal a érbita e a linha de visada. Logo, as ondas gravitacionais

irradiadas por um sistema bindrio em fase inspiral, utilizando a Equagao (B.18), é:

N 14Guw? R? (1 + cos? 1)

h(t) i cos(2wst) | (3.23a)
14 2 D2

hy(t) = —G'uiczsR cos tsen (2wst) . (3.23b)
roc

Como no caso eletromagnético, em que a disposi¢cao dos vetores de campo elétrico
e magnético causam polarizacoes de trés tipos: linear, circular e eliptica, as ondas

gravitacionais possuem polarizagoes diferentes no plano (hy, hy):

e Se a oOrbita for vista na borda, ¢ = 7/2, entdo h, desaparece e a onda

gravitacional é lineramente polarizada;

e Se 1 =0, hy e hy tém a mesma amplitude, no plano (hy, hy), a radia-
¢ao descreve um circulo parametrizado em ¢, e a radiagao é circularmente

polarizada;
e Se ¢ estd entre 0 e /2, as amplitudes de hy e hy sdo diferentes e entdo a

radiacao é elipticamente polarizada.

No entanto, a emissao de ondas gravitacionais custa energia ao sistema; pela con-

servacao de energia:

Gm1m2

Eoria:Ecin Eo:_ )
bital + Lpot R
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e portanto, para compensar a perda de energia por radiagao gravitacional, R deve
decrescer no tempo, entao E,.pi1q; S€ torna mais e mais negativa. Com o decréscimo de
R, w, cresce. Por sua vez, se wy cresce, a poténcia irradiada por radiagao gravitacional

cresce (MAGGIORE, 2008):

32 05 (GMCWOg> 10/ (3 24)

Pop = 22S
°CT 5 g\ 2s

(m1m2)3/5

onde a massa chirp é dada por M, = (e pma)l/5 € WoG é a frequéncia da emissao

gravitacional.

Entao R decresce mais, esse processo de perda em escala de tempo suficientemente
longa lidera a coalescéncia do sistema binario. Tao longa quanto W, < w? e, portanto,

a energia orbital do sistema é dada por:

G2 M5B w2 1/3
Eor ital — ——c0C . 2
e (329
Rearranjando a expressao na Equagao (3.24), sendo Pog = —dFEopitar/dt, e definindo

um tempo t., de coalescéncia do sistema, tal que 7 = t.u — t, é facil obter a

frequéncia da onda gravitacional em funcao de 7:

fou(r) = 1( g 1)/(@”)/ (3.26)

T\ 256 7 c3

colocando a massa chirp canoénica M, = 1,21M, de um sistema de duas estrelas,
cada uma com massa de 1.4Mg, a expressao da Equagao (3.26) com valores numé-

ricos é dada por:

1,21M,\ 7 [ 1seg | */®
fOG(r)z134Hz< .y ®> ( Seg) . (3.27)

c T

Para um sistema com massa chirp de 1, 21Mg em 10 Hz, o detector consegue observar

a radiacdo emitida dentro de 7 = 17min de coalescéncia.

O ntmero de ciclos gastos na banda larga do detector f € |[fiin, frmar] €em um

intervalo de tempo dt é dado, integrando, entre o intervalo, a expressao dN;icos =
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foc(t)dt. Assim:

—5/3
Nciclos = ! <G]\4C> (f75/3 - 75/3) 3 (328)

3271'8/3 3 min max

com valores canonicos de frequéncia e de massa chirp, fica:

5/3 5/3
10Hz 1,2M
Noiios ~ 1,6 x 10* i : 3.29
~5/3 _ r_5/3 ., ¢—5/3 o : A
onde f, . e o~ f 0o, Isto significa que os interferometros em terra podem

seguir a evolucao do sinal por milhares de ciclos.

Como a frequéncia cresce, o raio orbital encolhe, como mostra na Figura 3.5, se-
b /4 ) )
1
guindo a curva R(7) = Ry(7/70) , com Ry sendo o tamanho da érbita inicial do

sistema no tempo ty € 7o = teoar — to-

Usando as Equagoes (3.19) e (3.26), calculada em ¢, quanto 7y, encontra-se a relagao

entre o raio inicial Ry e o tempo 79:

_ 5 R
256 G3m2u

(3.30)

To

Através da Lei de Kepler RZ = Gm(1/w4(79))?, 70 da Equagdo (3.30) pode ser

€Xpresso comao:

8/3 2/3
or 1 M M
70 = 9,829 x 10%anos[ —— | (=2 [=2]. (3.31)
wg Lhr m I
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Figura 3.5 - A evoluc¢do do raio orbital de um sistema coalescendo por emissao gravitaci-
onal.
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A evolucdo do raio orbital de um sistema coalescendo por emissdo gravitacional, na apro-
ximagao Newtoniana de mais baixa ordem.

Fonte: Maggiore (2008).

Agora, considerando uma particula que se move em uma érbita quasi-circular no
plano (x,y) com raio R = R(t) e uma frequéncia angular ws; = wg(t), a velocidade
radial R é desprezivel desde que Wy < w?. Usando as definigoes acima, a condicio
Ws < w? se torna GMuw,/c® < 0,5. Isto significa, em termos de fog = wog/(27),
que R é desprezivel desde que foe < 13kHz(1,2M /M,). Entdo, assumindo que o
sistema se encontra na fase inspiral, os termos proporcionais a R no cdlculo da forma
de onda podem ser desprezados, pelo menos para ordens mais baixas. Similarmente

para os termos envolvendo a derivada de wog(t).

Por fim, a amplitude da radiagdo gravitacional pode ser expressa diretamente em
termos do tempo que falta para o fim da coalescéncia 7 medido observacionalmente
(MAGGIORE, 2008):

5/4 1/4 2,
ho(t) = 1<GM> <5> (H;OS> cos (1) (3.32a)

r\ cT
WAL 1/4
hy(t) = " (GCQ C) <c57> costsen ¢(7) (3.32b)
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lembrando que 7 =1t — t.yq, t € 0 tempo do observador e t.,, € 0 valor de t quando
a coalescéncia se realiza. As equacOes acima mostram que ambas a frequéncia e a
amplitude, crescem com a coalescéncia aproximando o efeito "chirping", como na

Figura 3.6.

Figura 3.6 - A amplitude h da onda gravitacional em func¢ao do tempo.

A
h

tooal

—»
t

A amplitude da onda gravitacional variando com o tempo de um sistema binario coales-
cendo até instantes antes do merger.

Fonte: Produgao do autor.

A amplitude também pode ser escrita no espago de frequéncia, espaco de Fourier,
em funcao de fpqg, frequéncia da onda gravitacional que descreve a evolugao do
sistema. A transformacdo para o espaco de Fourier da expressao na Equacao (3.32)
nao é direta, deve-se ter um pouco de cuidado. O autor Maggiore (2008) mostra essa

transformacao, dos resultados dele, vem:

. c(GMNY® 1 [1+cos?s
hi(foc) = Aem(foc:)( - ) 776 ( : (3.33a)
r\ c 2
oG
. GM,\* 1
By (fOG) — Aezwx(foc)f <3> 7% cos? . ’ (3.33b)
r\ c U

1/2
onde A = 7~ 2/3 (5/24) / , Ui (foa) e ¥« (foe) sao as fases das polarizagoes +, X,

respectivamente, da onda gravitacional. Sem termos pds-Newtonianos, podem ser
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escritas como:

3(GM, —5/3
Yo (foa) = 27 focteoa — Pc — % + < 87Tf0G> ;

4\
Uy (foa) = Yy (foa) +7/2 .

Note que, a primeira vista, das Equagoes (3.33a)-(3.33b), a amplitude da OG parece
decair quando o sistema se aproxima do colapso, contradizendo a interpretacao dis-
cutida sobre o grafico da Figura 3.6. Entretanto, é importante lembrar que as expres-
soes das Equagoes (3.33a)-(3.33b) descrevem a amplitude hy 1 no espaco de Fourier;
portanto, observando a Figura 3.7, o eixo das ordenadas de hy (foq) representa a
densidade de amplitude ou um histograma das amplitudes sobre a frequéncia cor-
respondente. Isto é, quanto maior fpqg, a densidade da amplitude sobre a frequéncia
associada diminui. Assim, para um burst de OG monocromatico (hy 4 (t) o< e“06t),
a amplitude esta correspondendo a apenas uma frequéncia, hy 4 (w) é uma delta de
Dirac em wpg no dominio da frequéncia, pois toda a densidade de amplitude esta

representada em um tnico pico.

Figura 3.7 - A amplitude h da onda gravitacional da fase inspiral no espago de Fourier.

ho*

A amplitude da onda gravitacional de um sistema binério coalescendo até instantes antes
do merger, no espaco de Fourier, variando com a frequéncia da radiacdo gravitacional.

Fonte: Produgao do autor.

78



Enfim, a energia total carregada pela onda gravitacional deve ser a mesma indepen-
dente do dominio utilizado. A equacao da energia liberada na radiacao gravitacional

serd discutida oportunamente.

A velocidade orbital das estrelas em funcao da frequéncia do movimento orbital ou,
consequentemente, da emissao gravitacional pode ser determinada pelas equagoes
classicas de movimentos celestes, ja que o cenario proposto aqui ¢ o estudo do campo
gravitacional suficientemente fraco longe da fonte, cujas velocidades sao baixas em

relagdo a velocidade da luz. Portanto, considere a expressao na Equagao (3.19):

,  Gm
v

substituindo nesta equagao a evolucao do raio orbital em fun¢do do tempo de coa-

lescéncias:

fica:

o Gm ()"
Ro T

Agora, isolando 7y e 7 das suas respectivas expressoes nas Equagoes (3.30) e (3.26),

substituindo na equagao acima, vem:

v=(nGm)" 55 (3.34)

onde m é a massa total do sistema em coalescéncia e fog é a frequéncia da OG
emitida pela fonte em coalescéncia. Num sistema canonico de binarias de estrelas
de néutrons de massa total m = 2,8M), a velocidade das estrelas cresce de acordo

COoI1:

v~ 1,053 x 10753 . (3.35)
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Até entao, a perturbagao gravitacional foi deduzida para distancias grandes da fonte.
Para perto das estrelas, como num sistema binario de estrelas de néutrons, o campo
gravitacional é intenso e isso tem consequéncias importantes na dinamica do sistema
binéario quando os dois objetos estao préximos. Uma modificagao importante na dina-
mica vem do fato que, na geometria de Schwarzschild, existe uma distancia minima
entre as estrelas de forma que a orbita continue circularmente estavel, chamada
ultima Orbita circular estavel - Inner-Most Stable Circular Orbit (ISCO)(CUTLER;
THORNE, 2002). Em coordenadas de Schwarzschild, este valor esté localizado em:

6Gm

r(scoy = 2

Assim, para sistemas binarios de compactas, a fase inspiral adiabatica, vindo atra-
vés de uma sucessao de orbitas quasi-circulares e controladas pela emissao de radia-
cdo gravitacional, pode apenas realizar-se em distancias r27(7sc0). Aproximando de
r(1sco), a dinamica do sistema ¢ dominada por efeitos de campos fortes e as duas
estrelas mergulham em direcao uma da outra. A fase inspiral termina com o inicio
do merger das duas estrelas. Da lei de Kepler, a frequéncia da fonte, quando a fase

inspiral acaba, fica:

B 1 I
fs“sco) ©6v621Gm

M,
~ 2, 2kHz<®> : (3.36a)
m

Por exemplo, para um sistema binario de estrelas de néutrons com massa tipica
m1 = mg = 1,4Mg, a frequéncia fs .., ~ 800 Hz, enquanto que para um sistema

binario de buracos negros com massa total de 10 Mg, ~ 200 Hz.

fS(ISCO)

Por fim, numa aproximagao Newtoniana, a energia total irradiada durante a inspiral

phase é dada por:

- ” 2/3
AEmd ~ %(GMJ (2f5(1500)> )
M\ (21, 23
~ 4 2% 10 2M -2 ——¢ —J2Usco) ] ]
2% 107 Moc (1,211\4@) ( 1kHz (3:37)
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Usando a Equagao (3.36), a energia total radiada durante a fase inspiral atualmente

depende apenas da massa reduzida p do sistema:

AE,pq ~ 8 x 1072uc? . (3.38)

Além de ter a constante da velocidade da luz ao quadrado, as expressoes de energia
acima dependem fortemente da massa; portanto, para objetos de massas estelares,
¢ irradiada uma quantidade grande de energia, tornando os sistemas bindrios as
fontes mais interessantes de ondas gravitacionais e podendo superar com facilidade,
em niveis energéticos, emissoes intensas no espectro eletromagnético, como explosoes

de raios-v.

Considerando o sistema GW170817 (ABBOTT et al., 2017a) com massa total m =
2,73Mg e massa chirp M, = 1,188Mg, a frequéncia é fog,sc ~ 1,61 kHz e
Rscoy =~ 2,42 x 10* m. A poténcia de radiagao evolui como P ~ 7,49 x 1036féo(§3
e a energia liberada ¢ cerca de AE,,q ~ 1,01 x 10% J. Nessas condicoes, a Equacao

(3.35) produz 5 = v/c =~ 0,406 na o6rbita circular interna mais estavel.
3.3 Detecgoes de ondas gravitacionais

Trabalhos tedricos em 1970 permitiram o entendimento dos modos quasi-normais dos
buracos negros (VISHVESHWARA, 1970; PRESS, 1971; CHANDRASEKHAR; DETWEI-
LER, 1975) e, em 1990, célculos p6s-Newtonianos de maior ordem precederam es-
tudos analiticos extensivos da dindmica de dois corpos relativisticos (BLANCHET et
al., 1995; BLANCHET, 2014; BUONANNO; DAMOUR, 1999). Esses avangos, junto aos
avangos da relatividade numérica na década passada (PRETORIUS, 2005; BAKER et
al., 2006), tém permitido a modelagem dos mergers de binarias de buracos negros

(BBNs) e predigoes das suas formas de onda.

Propostas de experimentos para detectar ondas gravitacionais iniciaram com os de-
tectores de massas ressonantes em 1960 de Weber (WEBER, 1960). Outros tipos
de detectores, como os interferométricos, foram sugeridos no inicio de 1960 (GERT-
SENSHTEIN; PUSTOVOIT, 1963; MOSS et al., 1971). Apenas no inicio dos anos 2000,
alguns detectores comegaram suas corridas cientificas: TAMA 300 no Japao, GEO
600 na Alemanha, LIGO nos Estados Unidos e Virgo na Italia. A combinagao des-
ses detectores com as observagoes de 2002 até 2011 colocou limites superiores nas
detecgoes de fontes de OG.
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Dentre os principais detectores terrestres, o LIGO opera com dois detectores de
4 km de comprimento cada, um em Livingston — LA e outro em Hanford — WA
(ABBOTT et al., 2009), enquanto o detector Virgo consiste de um tnico detector
de 3 km de comprimento, que se encontra perto de Pisa - Italia (ACCADIA et al.,
2012). LIGO teve sua primeira corrida de observagao em 2010 para depois atualizar
para o Advanced LIGO (AASI et al., 2015). Ambos os detectores do LIGO foram
atualizados para reduzir o ruido instrumental e melhorar a qualidade dos dados.
Para o detector em Hanford, a poténcia do laser aumentou de 22 para 30 W, com o
efeito de reduzir o ruido em altas frequéncias (ABBOTT et al., 2016a). Para o detector
que fica em Livingston, a poténcia do laser nao foi modificada, mas havia uma
melhora significativa na performance em baixa frequéncia, principalmente, devido a

atenuacgao do ruido de espalhamento da luz.

A primeira corrida de observagao (O1) dos detectores avancados do LIGO foi de 12
de Setembro de 2015 até 19 de Janeiro de 2016. Ondas gravitacionais do merger de
trés bindrias de buracos negros foram detectadas. (ABBOTT et al., 2019)

Os detectores do Advanced LIGO assumiram uma segunda corrida de observacao
(02) a partir do dia 30 de novembro de 2016 até 25 de agosto de 2017. Um total
de sete mergers de binarias de buracos negros foi detectado durante essa corrida.
Inclusive, pela primeira vez, com participagao dos detectores do Advanced Virgo,
foi vista a onda gravitacional da coalescéncia de binaria de estrelas de néutrons. O
detector Advanced Virgo (ACERNESE et al., 2015) se juntou ao LIGO, quando iniciou

sua corrida de observacao, em 1 de agosto de 2017.

Antes disso, Virgo tinha parado de observar em 2011 para atualizar para o Advanced
Virgo. Durante esse periodo, varias partes do detector foram trocadas ou melhoradas
(ACERNESE et al., 2015). Entre as mudangas, estao, como principais, o uso de espelhos
de teste de massa mais pesados que tém menor absorcao e melhor qualidade na
superficie (PINARD et al., 2017), o tamanho do feixe na parte central do detector foi
dobrado (GRANATA et al., 2016), o isolamento da vibracao e o sistema de suspensao
foram atualizados, ja compativel com os requerimentos do Advanced LIGO (FABBRO
et al., 1987; ACERNESE et al., 2010).

A rede de detectores LIGO-Virgo de OG pode ser pensada como um array de an-
tenas em fase. Este conjunto de detectores inclui, entao, trés interferometros de
Fabry-Perot-Michelson que medem as deformagoes do espago-tempo induzidas pela
passagem da onda gravitacional. Desde que um unico detector prové apenas uma
informagao da posi¢ao minima (FORWARD, 1978; THORNE, 1980), com um conjunto
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de detectores, a posicdo no céu pode ser inferida pela triangulagdo, empregando a
diferenca de tempo (FAIRHURST, 2011; FAIRHURST, 2009), diferenca de fase e as
razoes das amplitudes que chegam nos sitios (AJITH; BOSE, 2009).

A terceira corrida de observagao (03) do Advanced LIGO e Virgo comegou no dia
1° de Abril de 2019 e pretendia finalizar no dia 30 de Abril de 2020. Porém, LIGO
e Virgo suspenderam a corrida em 27 de marco de 2020, devido ao COVID-19 5.
Retornarao as operagdes quando for apropriado. A sensibilidade dos detectores foi
aumentada para a corrida O3 (ABBOTT et al., 2016b). A taxa inferida de mergers de
Binérias de Buracos Negros ¢ de 9,7 — 101 Gpc~3 ano~! e, para Bindrias de Estrelas
de Néutrons, 110 — 3840 Gpc—2 ano~!. Para Binérias de Estrela de Néutron-Buraco
Negro, eles obtiveram uma melhora de 90% sobre o limite superior da taxa de merger
de 610 Gpc=3 ano~!, em combinacao com a sensibilidade do LIGO, Virgo e KAGRA.
(ABBOTT et al., 2019)

3.3.1 Deteccao indireta

A férmula do quadrupolo para ondas gravitacionais, Log = + & <§,@ Qa P Qaﬂ — §Q2> ,

tem sido, indiretamente, verificada por meio do sistema binario de estrelas de néu-
trons de Hulse & Taylor PSR1913+16 (HULSE R. A. E TAYLOR, 1975), com precisao
de 1%, como mostrado por Weisberg J. M. e Taylor (2003) na Figura 3.8, e na des-
coberta do sistema de pulsar PSR0797-3039 por Lyne et al. (2004). Estes reportam
que a mudanca na taxa de tempo no periodo orbital de 2,45 horas no PSR0737-3039
é de —1.1(3) x 107!2ss7!, consistente com o valor esperado, via perda de energia
através da emissdo de ondas gravitacionais, que ¢ de —1,24 x 107125571,

Como a érbita de um sistema binario de estrelas de néutrons encolhe, a luminosidade
da OG cresce, acelerando a fase inspiral. Este processo pensado ser capaz de produzir
um sinal de OG observavel pelos detectores terrestres (ABBOTT, 2016; ABBOTT et
al., 2017a; ABBOTT B. P., 2016; ACERNESE et al., 2015) nos minutos finais antes das
estrelas colidirem (KASLIWAL; NISSANKE, 2014).

SInformagdo nos sites www.ligo.caltech.edu/page/observatory-status e www.virgo-
gw.eu/status.html, durante o més de julho de 2020.
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Figura 3.8 - Decaimento orbital do sistema de pulsares PSR 1916+13 via emissdo gravi-
tacional.
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Decaimento orbital do sistema de pulsares PSR 1913416 via emissao gravitacional. O eixo
vertical se refere ao actimulo de deslocamento do periélio do sistema e o eixo horizontal
ao ano de observacao. Os pontos, dados de observacdo, ja contém as barras de erro, e a
Relatividade Geral é a teoria que melhor se ajusta aos pontos.

Fonte: Weisberg J. M. e Taylor (2003).

Desde a descoberta de Hulse e Taylor, as pesquisas de radio pulsares tém encon-
trado muitos sistemas de bindrias de estrelas de néutrons na Via Lactea (SINGER
et al., 2014). O entendimento da dindmica orbital desses sistemas inspirou predigoes
tedricas detalhadas para os sinais de OG de bindrias compactas (BERRY et al., 2015;
ABBOTT, 2016; EARDLEY et al., 1973). Modelos de populagao de binarias compactas,
com base nas conhecidas binarias de pulsares, estimaram que o conjunto de detecto-
res de OG avancados detectaria entre um a centenas de mergers por ano (ABBOTT
et al., 2009; ACCADIA et al., 2012; PINARD et al., 2017; GRANATA et al., 2016).
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3.3.2 Deteccao direta

A partir do dia 14 de Setembro de 2015, a deteccao das ondas gravitacionais al-
cangou sua primeira observagao. O evento, mencionado GW150914, foi observado
pelos dois detectores do observatério Laser Interferometer Gravitacional-Wave Ob-
servatory (LIGO) em Hanford e Livingston nos EUA (ABBOTT B. P., 2016). O sinal
foi identificado pela primeira vez através do método de busca de baixa laténcia. Os
dados de amplitude da onda gravitacional (OG), adquiridos pelos interferémetros do
LIGO, foram comparados com modelos de ondas preditos de forma teérica, com o
objetivo de encontrar a forma de onda mais semelhante aos dados observados, como
ilustrado na Figura 3.9. O sinal varreu na faixa de frequéncia de 35 a 250 Hz, com
um pico de deformacao devido & onda gravitacional 1,0 x 1072!. Os resultados apon-
taram firmemente para a fase inspiral e merger de dois buracos negros e o ringdown
do buraco negro (BN) resultante, a uma distancia de mais de um bilhdo de anos-
luz, 410113 Mpec, correspondendo a um redshift de z = 0, 09f8i82. No referencial da
fonte, as massas dos buracos negros sao 36" 2Mg, e 297 M), resultando na massa do
buraco negro final de 627{Mg, com 3, Ofgng@cz radiada em forma de OG, a maioria
emitida em uma fragdo de segundo. Além disso, pode se concluir que o buraco negro
remanescente possuia spin, resultado teérico obtido em 1963 pelo matematico Roy
Kerr. Este evento se estabeleceu como o evento de maior poténcia observado depois
do Big Bang, na frente das explosoes de raios-y (GRBs) e dos niicleos ativos de
galdxias (AGNs).

Apenas os detectores do LIGO estavam observando durante o evento GW150914
(ABBOTT et al., 2016¢c). O detector Virgo estava sendo atualizado e o GEO 600,
embora nao seja sensivel o suficiente para detectar este evento, estava operando,

mas nao em um modo observacional.
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Figura 3.9 - Evento de onda gravitacional GW150914 observado pelo LIGO.
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Dados obtidos pelos interferémetros do observatério LIGO em Hanford e Livingston.
Compara-se a forma de onda observada e a forma predita pela teoria da relatividade
geral numérica. A forma de onda aponta firmemente a coalescéncia de dois buracos
negros de massas 36 vezes e 29 vezes a massa do Sol, respectivamente. Na figura, é

possivel observar o sinal chirp da fase inspiral e a oscilacdo da remanescente, a fase
ring-down.

Fonte: Abbott B. P. (2016).

O sinal observado, mostrado na Figura 3.9, esta de acordo com as predi¢oes da teoria
da relatividade geral. A amplitude da onda gravitacional evolui com a coalescéncia
dos dois buracos negros, aumentando sua frequéncia quando o sistema alcanca o
merger, como num sinal chirp. Apos o colapso, o buraco negro remanescente oscila
brevemente antes de estabilizar-se, a conhecida fase ring-down. Sobre 0,2 seg, o
sinal cresce em frequéncia e amplitude cerca de 8 ciclos entre 35 a 150 Hz, onde
a amplitude alcanca um méaximo. A mais plausivel explicagdo para esta evolugao

é a inspiralagio de dois objetos de massas m; e mo, devido a emissao de onda
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gravitacional, tal evolugao, em baixa frequéncia, é caracterizada pela massa chirp
(BLANCHET et al., 1995):

/5
(m1m2)3/5 A5 —8/3 p—11/3 ¢ ’
Me= G mym =G los™ 1| (339

onde f e f sdo a frequéncia observada e sua derivada temporal. Estimando f e f
dos dados da Figura 3.9, obtém-se uma massa chirp de M, ~ 30M, implicando que
a massa total M = my +mo 2 70 Mg no referencial do detector. Isto limita a soma
do raio de Schwarzschild das componentes da binaria de 2GM/c* 2210 km. Um par
de estrelas de néutrons nao teria a massa requerida, enquanto uma binaria EN-BN
teria uma massa total muito grande e, entao, o merger aconteceria numa frequéncia
muito menor. Assim, este sinal permite que apenas os buracos negros sejam os
objetos conhecidos compactos o suficiente para alcancar uma frequéncia orbital de
75 Hz sem contato. Além do que, o decaimento da forma de onda depois do pico
é consistente com oscilagoes amortecidas de um BN relaxando a uma configuragao
estacionaria final de Kerr. (ABBOTT et al., 2016¢)

Assumindo uma relagdo de dispersdo modificada para ondas gravitacionais (WILL,
1998), as observagoes restringem o comprimento de onda Compton do graviton para
ser A, > 10" km, que poderia ser interpretado como um limite na massa do graviton
my < 1,2 x 10722 eV/c?

Apos a inauguracao das detecgoes, outros eventos foram detectados, reforcando a
nova janela de observacgdo do Universo. Na tabela abaixo, encontra-se uma com-
pilacao das principais detecgoes obtidas das trés corridas observacionais, a tltima

corrida interrompida em marco de 2020.

O sinal GW151226 foi observado pelos dois detectores do LIGO em 26 de Dezembro
de 2015 as 03:38:53 (UTC) (ABBOTT, 2016). O evento teve um tempo de coalescéncia
de 03:38:53,647 UTC no LIGO de Livingston e 1, 1’:8:3 mseg mais tarde no LIGO de
Hanford. A fonte foi localizada em ~ 1400 deg? no céu dentro de 3 min de observacao
inicial (SINGER; PRICE, 2016). O sinal persistiu na banda de frequéncia do LIGO
por aproximadamente 1 seg, crescendo em frequéncia e amplitude com cerca de
55 ciclos entre 35 até 450 Hz, e alcancou um pico de deformacao gravitacional de
3, 4i8;g x 10722 como apresentado na Figura 3.10. As massas dos buracos negros antes
do merger inferidas no referencial da fonte sao 14, 2f§j§M@ e, 5f§:§, resultando num

1 . . 1 T
BN final de 20, 8f$;7M@, que irradiou 1, OijQM@c2 em ondas gravitacionais com um
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Tabela 3.1 - Compilado das principais detecgdes de ondas gravitacionais realizadas du-
rante as trés corridas de observagoes do aLIGO e aVirgo.

Fonte Progenitor Massas Massa Massa Distancia  Energia
Indivi- Chirp  Final (Mpc) Radiada
duais (Mo) (Mo) (c®Mo)
(Mo)

GW150914 BBNs 36% 28,6715 627] 4107150 3.1707
31+

GW151226 BBNs 14,2357 89705 20,8707 440115 1,050
7,575

GW170104 BBNs 31,2750 21,5771 48,7100 880F45 2,2702
20+5,3
5,9

GW170608 BBNs 1%; 7,905 18,0755 3407140 0,907
(o5

GW170814 BBNs 30,5730 24,2501 53,2752 54075 2,705
25,3775

GW170817 BENSs 1,467005 1,186700012, 737001 4015, > 0,04
1274000

GW190412 BBNs 29,7729 13,3703 37,0759 73001%

8 4+18
» =10

GW190425 BENs ~ 2,52 3,470 144700 15975
~ 1,68

GW190814 BBNs 23,2577 6,097008 25,6777 24170

+0,09
27 59—0,08

0

pico de luminosidade de 3, 3f1:2 x 104 J/s. Foi encontrado que ao menos um dos

BNs tem spin maior que 0, 2. Esta fonte estd localizada em uma distancia de 440159

0,03

Mpec, correspondendo a um redshift de 0, 09f0’04.
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Figura 3.10 - Evento de onda gravitacional GW151216 observado pelo LIGO.
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Dados obtidos pelos interferémetros do observatério LIGO em Hanford e Livings-
ton. Na figura, é possivel observar o sinal chirp da fase inspiral e a oscilagdo da
remanescente, a fase ring-down. Assim como a razao sinal-ruido da emissao e a
evolucao da frequéncia durante a coalescéncia da binaria.

Fonte: Abbott (2016).

As massas inferidas estao dentro da faixa de massas medidas dinamicamente dos
BNs encontrados em binarias de raio-X (OZEL et al., 2010; FARR et al., 2011; KREID-
BERG et al., 2012), ao contrario de GW150914. Dados os conhecimentos atuais da
evolucao de estrelas massivas, as massas medidas sao também consistentes com a me-
talicidade para progenitores estelares (BELCZYNSKI et al., 2010; SPERA et al., 2015).
GW151226 tem o sinal com amplitude de deformacao menor e a energia do evento
detectavel é espalhada sobre um intervalo de tempo maior que GW150914. Esta
segunda observacao de OG adicionou melhores restricoes as populacoes estelares e

nos desvios da relatividade geral.

O outro sinal, GW170104, foi medido em 4 de janeiro de 2017 as 10:11:58,6 (UTC)
pelos detectores do LIGO, durante sua segunda corrida de observacao. Essa fonte
¢ um sistema bindrio massivo de buracos negros com uma massa total de ~ 50Mg
como mostrado na Figura 3.11. Para binarias de alta massa, as fases merger e

ringdown dominam o sinal, enquanto que, para binarias de baixa massa, como
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GW1511226 (ABBOTT et al., 2016a), a fase inspiral é mais importante, provendo
precisao nas medidas na massa chirp (ABBOTT et al., 2017a). As massas encontra-
das para os BNs sao 31, 2J£2:E4)M@ e QOfgﬁM@ que resultaram em um buraco negro
de massa 48, 7J_FZZZM®. Esta bindria e aquela GW150914 (ABBOTT B. P., 2016; AB-
BOTT et al., 2016¢) estao entre os sistemas binario de buracos negros mais massivos

observados até a data.

Figura 3.11 - Evento de onda gravitacional GW170104 observado pelo LIGO.
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Compara-se a forma de onda observada e a forma predita pela teoria da relatividade
geral numérica, com os sinais obtidos pelos interferémetros do observatério LIGO
em Hanford e Livingston. Na figura, é possivel observar a evolugao da frequéncia e
amplitude de deformacao durante a coalescéncia da binaria.

Fonte: Abbott et al. (2017a).

GW170104 foi identificado por inspecao de gatilhos de baixa-laténcia dos dados de
Livingston (CANTON; HARRY, 2017; USMAN et al., 2016; NITZ et al., 2017). Um alerta
com uma localizacao de fonte inicial (SINGER; PRICE, 2016; SINGER et al., 2016) foi
distribuido para astrénomos colaboradores (ABBOTT et al., 2017a) com o propdsito
de buscar uma contraparte transiente. Cerca de 80 grupos de observadores cobriram

parte da localizacdo do céu, usando instrumentos em solo e no espago, abrangendo
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desde raios-y até radio, tanto quanto neutrinos de altas energias (ABBOTT et al.,
2017a).

Os testes executados com as fontes detectadas na primeira corrida de observac¢ao nao
mostraram discordancias das predigoes da RG (ABBOTT B. P., 2016; ABBOTT et al.,
2017a). GW170104 prové uma oportunidade para apertar esses limites, repetindo
os testes executados na primeira corrida de observacao. Combinando medidas de
GW170104 com os resultados prévios, foram obtidas novas restricbes da OG nos

desvios potenciais da RG.

Assumindo que os gravitons sao dispersados no vacuo como particulas massivas,
limitou-se a massa do graviton para m, < 7,7 x 107% eV /c?. Em todos os casos,
GW170104 ¢é consistente com a Relatividade Geral.

A fonte GW170608, em 8 de junho de 2017 as 02:01:16,49 (UTC), merger de dois
buracos negros, foi observada pelos dois detectores do Advanced LIGO (ABBOTT et
al., 2017b) como mostrado na Figura 3.12. Este sistema ¢é a binaria de buraco negro
mais brilhante observada até entdo, com massas da cada buraco negro de 1277 M e
772 M. Entretanto, o menos massivo observado ainda através de OG. A distancia de
GW170608 ¢é extraida da amplitude do sinal observado dada a inclinagao da binéria,
foi detectado que a distancia do evento é 3407139 M, Mpc, correspondendo a redshift
de 0, O7f8:8§. Desde que estrelas de néutrons sao esperadas a ter massa abaixo de

~ 4Mg (LATTIMER; PRAKASH, 2016), ambos objetos sao mais parecidos com BNs.
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Figura 3.12 - Evento de onda gravitacional GW170608 observado pelo LIGO.
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Na figura, ¢é possivel observar o crescimento da frequéncia durante a fase inspiral,
tanto no interferometro do observatério LIGO em Hanford quanto em Livingston.

Fonte: Abbott et al. (2017b).

GW170608 estava localizado em uma area do céu de ~ 520 deg? no hemisfério norte,
determinado em grande parte pelo tempo de chegada medido do sinal em Livingston
de ~ 7 mseg mais tarde em Hanford. Em combinacao com GW152226, este sistema
aponta para uma populacao de binarias de BNs com massas dos componentes com-

paraveis aquelas de BNs encontrados em binarias de raio-X.

Nessas condicoes, pode-se comparar os componentes dos buracos negros com aqueles
encontrados em binarias de raio-X. Sistemas de bindrias de raio-X contém ou um
BN ou uma EN que acreta matéria de uma estrela companheira doadora. Binarias
de raio-X de baixas massas (LMXBs) sdo bindrias de raio-X com uma estrela de
menor massa que transfere massa através do fluxo pelo lobo de Roche para uma
estrela mais massiva (CHARLES; COE, 2003). As massas das componentes inferidas
de GW170608 sao consistentes com as massas medidas dinamicamente dos buracos
negros encontrados em LMXBs, tipicamente menores que 10M, (CORRAL-SANTANA
et al., 2016)

O detector Advanced Virgo estava, no tempo da detecgao, em modo de observacao
para sinais comparaveis a GW170608. Contudo, estava ainda na fase inicial da atu-
alizacao com sensibilidade limitada, assim os dados do Virgo nao estao incluidos na
analise presente no trabalho Abbott et al. (2017b).
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Pela primeira vez, os detectores Advanced Virgo e Advanced LIGO, coerentemente,
observaram um sinal de OG (Figura 3.13), em 14 de agosto de 2017 as 10:30:43
(UTC), produzido pela coalescéncia de dois buracos negros (ABBOTT et al., 2017¢).
As massas inferidas dos buracos negros sao 30, 5’:3:8]\/[@ e 25, 33:2]\/[@, a distancia
de luminosidade da fonte era de 540733 Mpc, correspondendo a um redshift de

0,03
Z = 07 ].]_1_0704.

Figura 3.13 - Evento de onda gravitacional GW170814 observado pelo LIGO.
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Dados obtidos pelos interferometros do observatério LIGO em Hanford e Livingston
e pelo interferdmetro do observatorio Virgo. Compara-se a forma de onda observada
e a forma predita pela teoria da relatividade geral numérica. E possivel observar o
sinal chirp da fase inspiral e a oscilagdo da remanescente, a fase ring-down. Assim
como a razao sinal-ruido para cada sitio e a evolugao da frequéncia do sinal.

Fonte: Abbott et al. (2017c).

Uma rede de trés detectores melhora a localizagao da fonte no céu, reduzindo a area
de regido de credibilidade de 90% de 1160 deg?, usando apenas os dois detectores
do LIGO, para 60 deg?, usando todos os trés detectores. Pela primeira vez, foi
possivel testar a natureza de polarizagdes de OG através da rede LIGO-Virgo, entao
habilitando uma nova classe para os testes fenomenoldgicos da gravidade. O sinal
foi primeiro observado no detector LIGO de Livingston as 10:30:43 (UTC), e em

Hanford e Virgo com um atraso de ~ 8 ms e ~ 14 ms, respectivamente. O detector
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Advanced Virgo juntou-se a segunda corrida de observacao em 1 de agosto de 2017
(ACERNESE et al., 2015).

Testes da relatividade geral no regime de campo forte tém sido realizados com os
sinais dos detectores para os mergers das binarias de buracos negros pelos interfero-
metros do LIGO (ABBOTT et al., 2017d; ABBOTT et al., 2017c; ABBOTT B. P., 2016;
ABBOTT et al., 2017a; ABBOTT, 2016). Em relatividade geral, OGs sao caracteri-
zadas por apenas dois tensores de polarizagdo (spin 2), enquanto que uma teoria
métrica geral pode permitir seis polarizagoes (EARDLEY et al., 1973). Como os dois
instrumentos do LIGO tém orientagoes similares, a pequena informagao sobre as
polarizagoes pode ser obtida usando os detectores sozinhos do LIGO. Com a adigao
do Virgo, pode-se provar, inicialmente, polarizagoes de OG geometricamente pro-
jetando a amplitude da onda nos trés detectores. Como uma ilustragao, Abbott et
al. (2017¢) realizaram um teste comparando o modo apenas tensorial com o modo
puramente escalar e os modos puramente vetoriais. Encontraram que aquela polari-
zacao puramente tensorial é fortemente favorecida sobre as polarizagoes puramente
escalares ou vetoriais. Assim, num teste adicional, foi encontrado que GW170814 é

consistente com RG.

Com um conjunto de detectores, a posicao do objeto no céu pode ser inferida pela
triangulacao. Para a localizagao rapida de Hanford e Livingston, a area de credibi-
lidade de 90% no céu é 1160 deg? e encolhe para 10 deg? quando foram incluidos os
dados do Virgo. A estimativa completa de pardmetros restringe a posicao para area
de credibilidade de 90% de 60 deg? centralizada no méximo da posicio de acensao
reta RA = 03"11™ e declinagao dec = —44°57™ (J2000).

Finalmente, um sinal de onda gravitacional emitido pela inspiral de binarias de
estrelas de néutrons foi observado (ABBOTT et al., 2017d). Os detectores da rede
LIGO-Virgo observaram o sinal de OG de objetos compactos de baixa massa consis-
tentes com um merger de bindrias de estrelas de néutrons (BENs) em 17 de agosto
de 2017 as 12:41:04 (UTC), o sinal é apresentado na Figura 3.14. Essa descoberta
vem quatro décadas apdés Hulse & Taylor descobrirem a primeira bindria de estrelas
de néutrons, PSR B1913+416 (HULSE R. A. E TAYLOR, 1975).

As massas inferidas das componentes da binaria estao entre 0,86 e 2,26M, de
acordo com as massas de estrelas de néutrons conhecidas. Restringindo os spins
das componentes para uma faixa conhecida das bindrias de estrelas de néutrons,
encontram-se as massas das componentes dentro da faixa 1,17 — 1,6M, com a

: 0,04 . R
massa total do sistema 2, 74f0301M@. As estrelas de néutrons em geral tém massas
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medidas precisamente tao grandes quanto 2,010, 04M (ANTONIADIS et al., 2013),
enquanto que os buracos negros encontrados em bindrias tém massas substancial-
mente maiores que as componentes de GW170817 (OZEL et al., 2010; KREIDBERG
et al., 2012). A melhor combinagao de medida das massas fornece a massa chirp
M =1,1887000s Mo

A fonte foi localizada dentro de uma regidao do céu de 28 deg? (com probabilidade
de 90%) e tinha uma distancia de 407%, Mpc. Este é o sinal de onda gravitacional

mais perto e mais precisamente localizado.

Figura 3.14 - Evento de onda gravitacional GW170817 observado por LIGO-Virgo.
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A frequéncia do sinal emitido pelo merger de estrelas de néutrons nos interferéme-
tros do Advanced LIGO e do Advanced Virgo.

Fonte: Abbott et al. (2017d).

Depois de ~ 100 seg (calculados comecando de 24 Hz) na banda sensivel dos de-
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tectores, o sinal inspiral acabou as 12:41:04,4 (UTC). Em adigao, um Gamma-Ray
Burst (GRB) foi observado 1,7 seg depois do tempo de coalescéncia (GOLDSTEIN et
al., 2017; SAVCHENKO et al., 2017). A combinagao dos dados dos detectores do LIGO
e Virgo — timing, fase e amplitude da fonte (SINGER et al., 2016) — contribuiu na
localizacdo precisa da posicdo no céu, uma area de 28 deg? e 380 Mpc?® de volume,
proximo do sul da constelacao de Hydra. Esta medida permitiu uma campanha de
acompanhamento eletromagnético que identificou uma contraparte proxima na ga-
laxia NGC 4993, consistente com a localizacao e distancia inferidas pelos dados da
OG (PAN et al., 2017).

As observacoes de OG sozinhas sao capazes de medir massas de dois objetos e co-
locar um limite inferior de suas compacidades, mas os resultados apresentados aqui
nao excluem objetos mais compactos que estrelas de néutrons tais como estrelas de
quarks, buracos negros ou objetos mais exéticos (CARDOSO et al., 2016; MAZUR; MOT-
TOLA, 2004; KAUP, 1968). A detecgdo de GRB 170817A e a emissao eletromagnética
subsequente demonstram a presenca de matéria. A consisténcia das estimativas de
massa com as massas dinamicamente medidas de estrelas de néutrons conhecidas
em binarias e sua inconsisténcia com as massas de buracos negros conhecidos em
sistemas bindarios galacticos sugerem que a fonte foi composta por duas estrelas de

néutrons.

GRB 170817A foi observado 1,7 s depois de GW170817. Combinando este atraso
com o conhecimento da distancia da fonte, fortes restrigoes sao colocadas na fisica
fundamental da gravidade. Os tempos de chegada observados sao usados para in-
vestigar a velocidade da gravidade, invariancia de Lorentz, e teste do principio de

equivaléncia através do tempo de atraso de Shapiro, como reportado em (ABBOTT

et al., 2017e).

Durante a terceira corrida de observacgao (O3) do LIGO e Virgo, trés eventos foram
divulgados: GW190412 (ABBOTT et al., 2020a), GW190425 (ABBOTT et al., 2020)
e GW190814 (ABBOTT et al., 2020b). Rapidamente, serdo apresentadas aqui suas

caracteristicas que estao sumarizadas na Tabela 3.1.

Primeiro, um sinal da onda gravitacional da coalescéncia de uma BBN foi detectado
no dia 12 de Abril de 2019 as 05:30:44 UTC, com uma razao sinal-ruido de 19.
(ABBOTT et al., 2020a)

A bindria é diferente das anteriores observadas devido a assimetria das massas in-

dividuais. O sistemas assimétricos sao inferidos das ondas gravitacionais com con-
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tribui¢oes mais fortes dos multipolos maiores. O aumento da sensibilidade dos trés
interferometros para comecar a corrida O3 tem permitido acessar os sinais de OG de
fontes raras de BBNs. As massas das componentes para o sistema GW190412 sao:
my = 29, 7t§;§M@ e my = 8,4ﬂ:gM®. Elas sdo consistentes com a faixa de massas

de buracos negros inferida pelas corridas anteriores do LIGO e do Virgo.

O BN mais massivo rotaciona com uma magnitude de spin entre 0,17 e 0,59. As
massas assimétricas de GW190412 indicam que o spin do BN mais massivo domina

a contribuicao do spin efetivo e do movimento de precessao.

Um conjunto de testes realizados para o GW190412 indica consisténcia com a Teoria
Geral da Relatividade de Einstein (ABBOTT et al., 2020a). No entanto, GW190412 é
particularmente interessante por causa da razao de massa medida de ¢ = ms/m; =
0, 281%?’06. Foi excluido ¢ > 0,5 com 99% de confianga (ABBOTT et al., 2020a).

Em 25 de Abril de 2019, o detector LIGO observou a coalescéncia de uma bindaria
de objetos compactos consistentes com estrelas de néutrons. A razao sinal-ruido foi
de 12,9. Devido a baixa razao sinal-ruido, o detector Virgo nao contribuiu com a
observacao. A faixa de massa das componentes de GW190425 é de 1,2 a 2,52Mg,.
No entanto, a massa chirp em ambos referenciais da fonte é de 1,44f8:8§M@ e a
massa total, 3, 4J_r8:§M@; sao significativamente altas em relagao aos sistemas BENs
conhecidos. A possibilidade de que uma ou ambas componentes do sistema sejam

buracos negros nao pode descartada (ABBOTT et al., 2020).

Por causa da sua larga massa, a descoberta de GW190425 sugere que as analises
da onda gravitacional podem acessar densidades varias vezes acima da saturagao
nuclear e provar transi¢oes de fase possiveis dentro do nicleo das estrelas de néutrons
(ABBOTT et al., 2020).

De acordo com Abbott et al. (2020b), outra explicagdo para a massa grande de
GW190425 é que o evento esta distorcido por lentes gravitacionais, chegando de
uma fonte de menor massa com maior desvio para o vermelho. No entanto, isso é
altamente improvavel, considerando estimativas padrao da evolugao da taxa de fusao

e profundidade optica das lentes.

Por fim, a observacao do LIGO e Virgo do dia 14 de Agosto de 2019 foi da coalescén-

: o 1,0
cia de uma binaria compacta envolvendo um buraco negro de massa 23, ZflleQ e

um objeto compacto sem identificacdo evidente com massa de 2, 59:“8:821\/[@. A fonte

~ ~ 0,009 S
tem uma razao de massa sem comparacao de ¢ = 0, 112J_r0:008. A primeira compo-
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nente de GW190814 é, de fato, um buraco negro com spin de 0,07. Entretanto,
a segunda componente ou é um buraco negro mais leve ou a estrela de néutrons
mais massiva conhecida em sistema duplo de objetos compactos. A fonte foi locali-
zada com 18,5 deg? numa distancia de 24174° Mpc. Nenhuma contraparte tem sido

confirmada até esta data.
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4 ACOPLAMENTO DAS ONDAS GRAVITACIONAIS COM O
PLASMA MAGNETIZADO

Este capitulo é baseado nos resultados que desenvolvi durante o doutorado em astro-
fisica no INPE e que foi financiado pela CAPES. O artigo derivado deste trabalho foi
publicado na revista International Journal of Modern Physics Conference Series, 45,
17600060 (2017) acessivel através de https://doi.org/10.1142/S2010194517600060
(GONTIJO; MIRANDA, 2017).

Em um espago-tempo plano e vazio, ondas gravitacionais (OGs) e eletromagnéticas
(OEMs) nao se interagem diretamente. Entretanto, as duas ondas podem se acoplar
e trocar energia, indiretamente, na presenca de um plasma. Apesar da interagao
fraca das OGs com a matéria, num plasma fortemente magnetizado, a interacao OG-
plasma pode levar a produgao ou modificagdo de ondas eletromagnéticas observaveis,
devido a excitagdo de ondas magneto-hidrodindmicas (MHD) — ondas Alfvén ou

magnetossonicas.

Desde que ondas gravitacionais de alta frequéncia produzidas, por exemplo, por
merger de estrelas de néutrons, viajam através da magnetosfera do sistema, esta
radiacao interage, indiretamente, com os campos eletromagnéticos acoplados a ma-
téria (MACEDO P. G. E NELSON, 1983). O acoplamento pode excitar os modos de
onda MHD e o processo é capaz de levar a geragao de harmonicos superiores desses
modos, produzindo radiacao eletromagnética observavel na banda de frequéncia do
radio (MARKLUND et al., 2000).

Ondas transversais no plasma sdao similares em muitas formas com as ondas ele-
tromagnéticas planas uniformes no espago-livre, exceto pelas varias ressonancias e
pontos criticos de corte. O objetivo na andlise onda-plasma é obter uma relagao
entre o nimero de onda (k) e a frequéncia de onda (w). Esta relagio é chamada
de relagao de dispersao (w = w(E)) A onda se propaga com velocidade de fase
v, = w/k, enquanto sua energia ou informagdo pode viajar com a velocidade de
grupo v, = dw/dk. (WILSON, 2013)

Neste capitulo, assumindo que a aproximagao da teoria MHD ideal é valida para o
cenario de coalescéncia de estrelas de néutrons, apresentaremos o conjunto fechado
de equacoes magneto-hidrodinamicas relativisticas que descrevem o acoplamento
das OGs com o plasma magnetizado circundante a binaria. Apés a deducao das
equagoes, iremos discutir os fendomenos gerados pelas perturbacoes da amplitude da

OG. E por fim, apresentaremos as solugoes diretas que descrevem o acoplamento no
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sistema comovel ao plasma e que as polarizagbes (X e +) da OG se acoplam aos

modos, Alfvén e magnetossonicos, respectivamente.
4.1 Plasma como um fluido

Os chamados plasmas sao fluidos compostos de particulas carregadas, cujo compor-
tamento pode ser modificado por campos eletromagnéticos. De acordo com Bitten-
court (2004), um plasma é um gas ionizado, quase neutro, em que a energia potencial
é muito menor que a energia térmica. As interagoes coulombianas desse gas nao sao
bindrias, mas, entre um nimero muito grande de particulas carregadas contidas num
pequeno volume. Assim, cada particula carregada nao é livre em seu movimento, no
sentido de que ela esta sempre condicionada a manter a neutralidade macroscopica

do plasma.

Existem alguns critérios para que um gas ionizado seja considerado um plasma: (i)
para manter a neutralidade, qualquer particula carregada fica blindada, a dimensao
do sistema (L) tem que ser muito maior que o comprimento de Debye!, dado por
Ap = {eokBTe / (ner)} , desde que, geralmente, a temperatura dos fons seja menor
que a temperatura dos elétrons; (ii) ainda para manter a neutralidade, é necessa-
rio que o gas ionizado tenha muitas particulas carregadas numa esfera de raio Ap;
e (iii) o plasma tem que ser capaz de manter a estabilidade de sua neutralidade,
exigindo a condigao de que a frequéncia de colisao dos elétrons-protons seja maior
que a frequéncia de colisdao dos elétrons com particulas neutras do plasma. Esta
ultima colisdo tem o efeito de dificultar o movimento dos elétrons. Se esta resistén-
cia for grande, os elétrons sao impedidos de se movimentar para blindar qualquer

perturbagao de carga no plasma.

Na maioria dos fenomenos em plasma, considera-se este como um ensemble de parti-
culas carregadas, capaz de derivar propriedades estatisticas de func¢oes de distribui-
¢ao de velocidades das particulas, para cada espécie no plasma - este é modelo da
teoria cinética, utilizando a equagao de Boltzman (BITTENCOURT, 2004). Conceitu-
almente, analogo ao tratamento de uma galédxia completa de estrelas em termos das
fungoes de distribuigao de drbitas estelares (CLARKE; CARSWELL, 2007).

A descrigao do plasma como uma distribuicdo Mazwelliana para estudar o acopla-

mento OG-OEM ¢ dado em Macedo P. G. e Nelson (1983). Alternativamente, se

IDe forma que €y é a constante de permissividade do vacuo, kg, constante de Boltzman, T, é a
temperatura dos elétrons que constitui o plasma, ng densidade do plasma (considerando a condigao
de quase-neutralidade) e e é a carga elementar do elétron.
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pode adotar um fluido aproximado, de forma que, ao invés de derivar propriedades
médias, seja possivel calcular a média sobre os elementos de fluido, regides relati-
vamente homogéneas com escala de tamanho entre A\p e L. Estes modelos tratam
o plasma como multifluidos (um fluido para cada espécie existente no plasma) ou
como um unico fluido, soma de todos os constituintes do plasma (teoria MHD). Este
ultimo é menos detalhado que a teoria de multifluidos, no entanto, é muito usada
para tratar muitas situagoes que ocorrem tanto em plasmas em laboratoérios (fusao

nuclear) quanto em plasmas espaciais e astrofisicos.

Nessa aproximagao, as equagoes que descrevem o plasma derivam das equagodes de
fluido: conservacao de massa, conservacao de momento e conservagao de energia. O
tratamento do plasma como multifluidos para a interacao das OGs com o magneto-

plasma foi investigado por Servin M. e Brodin (2003).

O plasma como um unico fluido é descrito com auxilio de grandezas da teoria dos
fluidos: densidade de matéria p,, (7, t), velocidade ¥(r, t) e pressao p(7, t). Essas gran-
dezas sao definidas da soma sobre todos os constituintes do plasma, desconsiderando
efeitos de colisao. E as equagoes de conservagao, calculadas a partir da teoria ciné-
tica, se rearranjam para conter os efeitos deste tratamento. Algumas simplificagoes

sao plausiveis para as aplica¢oes utilizando este modelo.

A equacao da continuidade, Equagao (4.1), ndo sofre muitas simplificagdes. A ex-
Y )
pressao descreve o plasma num referencial comével, entao, a velocidade inicial sem

perturbagoes é nula.

Da equagao de movimento, Equagao (4.2), os termos que envolvem a forga gravi-
tacional se anulam, pois é insignificante comparada a forca eletromagnética, e a
viscosidade (isto é, o tensor de pressao P = pl) é negligenciada, desde que é uma
fonte de dissipacao de calor. Assumindo a neutralidade macroscopica, a densidade

de carga p(7,t) é desconsiderada.

Da equacao de energia, Equacao (4.3), os termos devido a forga gravitacional se
anulam, desde que é uma forca conservativa e nao dissipativa. Novamente, os efeitos
de dissipagao de energia sao negligenciados: viscosidade, dissipa¢ao Joule (; E =0)
e fluxo de calor (@:0). Dessa forma, obtém-se a equagao adiabéatica para um gés de
indice politrépico (4/3 < T' < 5/3). Em contraste com algumas aproximagoes MHD
(CHEN, 1974), devido as velocidades relativisticas, o deslocamento de correntes nao

seré desconsiderado.
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apty)

0y . 5 — o A1
5 TPm VU : (4.1)
[ov 5 5 - o = o
pmat+(v-V)v}:pE+j><B+pmg—V-]P’, (4.2)
013 _3pﬂ L o= Lo = L = -
8tbp}4—v-_2v]+pv-E+pmv-g—v-[V-IP’]—!—V-Q—HJ-QXB)
+V-P-d] = E—jn-g=0. (4.3)

Para complementar a descricio do plasma como modelo de tnico fluido deve-se
considerar a deriva de elétrons relativa aos ions, controlada pelos campos elétrico (E )
e magnético (é), mas impedida pelas colisdes com os fons. Comumente, a resisténcia
imposta nos metais é descrita pela lei de Ohm simples (; = OOE, onde gy € a
condutividade elétrica). Mas, nos plasmas, a descri¢do é mais complicada. Partindo
da equacao de conservacao de momento, entre as particulas em colisao, ainda no

tratamento cinético, é obtida Lei de Ohm generalizada, Equagao (4.4).

me0j_ 1 p _
npe2 ot npe c
E+79xB——[jxB]——j. (4.4)
npe (o))

Entretanto, com o intuito de evitar efeitos dissipativos, a resistividade do plasma é
desprezada, considerando o plasma altamente condutor (o — o), ndo-colisional e
sem perda Ohmica. Os termos que envolvem a densidade de corrente elétrica j sao
desconsiderados. Isto pode ser visto também do fato de que nao existe densidade
de carga quando o fluido possui condutividade infinita, as particulas rapidamente

tentam neutralizar o plasma.

O termo que representa o efeito Hall (; X é) ¢é desconsiderado, assim como o termo
de inérecia do elétron (97/9t), pois os deslocamentos de correntes sio negligenciados,
j& que o plasma é altamente condutor. O termo ambipolar também é negligenciado,
AV. Ele descreve o campo elétrico que surge do gradiente na densidade do plasma,

ao longo da linha de campo magnético.

Portanto, a Lei de Ohm simplificada fica:
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E=-txB (4.5)

Nao consideraremos efeitos dissipativos, portanto, nesta descricdo do plasma, nao
serdao obtidas solugoes para um plasma resistivo. Este fenomeno pode ser visto em
outros trabalhos como Servin et al. (2000). A caracteristica resistiva adicionada nas
equagoes pode limitar a excitagdo paramétrica dos modos MHD. No caso da OG,
com frequéncia wog, propagando paralelamente ao campo magnético, o valor limiar
para excitagdo paramétrica é proporcional a Z“;—%f (SERVIN et al., 2000), onde 7 é a
resistividade do plasma e v, velocidade de Alfvén.

4.2 Equacgoes magneto-hidrodinamicas da relatividade geral

O efeito da OG ¢ induzir pequenas perturbagoes no espaco-tempo, causando mo-
dificacoes nas quantidades que descrevem o plasma que, supostamente, estd em
equilibrio com seus pardmetros. No texto, as grandezas nao perturbadas 2 - os pa-
rametros de fundo - possuem o superindice (0) e as grandezas perturbadas ® ficam

com a notagao (1):

Estudar a nao linearidade da interagao das ondas pode revelar novos tipos de insta-
bilidades que nao podem ser encontradas usando teoria de estabilidade linear. Em
Brodin et al. (2000), foi dada atengao aos fenomenos que sao induzidos por termos

de alta ordem na amplitude gravitacional. Em particular, este autores mostraram

2Devido & aproximacdo MHD ideal, a condicio de quase neutralidade (E(O) = 3(0) =pl0) = 0)
deve ser satisfeita. E, dado que as equagbes sao calculadas no referencial comével, é plausivel
considerar que o plasma estd em repouso (7(°) = 0).

3 As grandezas perturbativas possuem médulo muito menor que as mesmas grandezas respectivas
no equilibrio, isto ¢, por exemplo, BY (7, t) < B©.
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que ondas eletrostaticas podem ser excitadas na superficie do sistema. Ondas de
plasma e OEM longitudinais podem ser excitadas. De acordo com os mesmos auto-
res, esta abordagem permite a presenca de um fluxo de deriva relativa aos fluidos

constituintes do plasma. Alterando o acoplamento forte entre as ondas OG e OEM.

Na teoria linearizada da gravidade, a métrica g% diverge, ligeiramente, da métrica
de Minkowski, n% = diag(—1,+1,+1,+1). A perturbacdo h® no espago-tempo
é causada pela onda gravitacional monocromética, com frequéncia * woe = kog,
propagando na direcao z, EOG = (0,0,0,ko¢); descrita pela matriz na Equagao
(3.12), de forma que hy « = hy «(z,1).

4.2.1 Equacgoes de campo do eletromagnetismo

As equagoes de Maxwell em termos dos tensores de campo eletromagnético de
Maxwell, F, tensor de campo de Maxwell, seu dual, §, (JACKSON, 1998), e da quadri-

<
)

densidade de corrente, j° = (p, j), sdo escritas na forma covariante abaixo:

V[ = 47j® | (4.6a)
V5 =0. (4.6b)
onde
O E. FE, E, 0O B, B, B
-E, 0 B, —-B -B, 0 -FE, FE
Fab — Y ’ 1r?{ab — Y (4 7)
-E, -B. 0 B, -B, E. 0 -E,
~-E, B, -B, 0 -B., -E, E, 0

Com base no formalismo 3+1, na Equacao (C.2) do Anexo C, pagina 221, as equagoes
de Maxwell® podem ser descritas num referencial comével ao plasma, para isso, é

feita uma transformacao de coordenadas nos tensores de Maxwell, F e §, Equacao

4Ser4 adotado ¢ = 1, quando nio explicito.
5Expressoes em unidades Gaussianas.
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(4.2.1):

_ _a_ brab

Sij = €ia€jbgab 5 (4.8a)

desde que as bases vetoriais do referencial comoével sao escritas em funcao das am-
plitudes das OGs:

€y = (;,0,0,0) ,
s (L)
by — (o,o,o,aaz) . (4.9)

Tem-se, por exemplo:

h h
For = eg’e, Foy 4 €y e, * Fop = _<1 B 2+>Ex - %Ey ;

ou

h
FOl — (1 — +)Ex —
2

h
%Ey :

Portanto, desconsideram-se os termos de segunda ordem O(h?% ) ou superiores, na

mudanca de base dos tensores de Maxwell, vem:
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h hx h hx
0 (1 - %)Em ~ g, (1 + %)Ey ~hep, E.
ot | 1- 2B, + 2B, 0 B, —(1—%+ B, - B,
= h By h hy
—(1+%)E, + =B, B, 0 (1+7+)Bw+73y
_E. (1 - %)By +xp, —(1 + %*)Bx ~lhep, 0
(4.10)
h hx h hx
0 (1 - %)Bz ~hxp, (1 + f)By _hxp, B,
1-"\B, + =B 0 E (1 h+)E h g
3ab —\1=% )b+ 5 By Tz — 5 )yt 5 L
= h By h By
~(1+ 2B, + 2B, E. 0 —(1+7+)EI—7Ey
h hx h hx
_B. 7(17 hVp, -~ g, <1+7+>E£+7Ey 0
(4.11)

Com a definicio da derivada covariante V.F® = §.F® + T'%, F® + T*
(D’INVERNO, 1992) aplicada aos tensores de Maxwell na Equagao (4.10) e, desde
ab)

que o tensor métrico (¢*°) e sua inversa (gq), desconsiderando os termos de segunda

ordem ou maior, seja:

-1 0 0 0
0 1+nh hy 0
g (t, 2) = e , (4.12)
0 hy 1—=hy O
0 0 0 1
-1 0 0 0
0 1—-hy —hy O
ab(t, 2) = s 4.13
Gab(t, 2) 0 —h, —1+h, O ( )
0 0 0 1
sao usados para calcular as conexoes 1'% :
10hy 10hy
[02]2 oL = 55 [32]2 BIL= 575,
1 ahx 1 ahx
[20]1 012 = 575, [13]2 B2 = 575,
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onde, por exemplo I'jg;; representa g1y = —I'101.

Portanto, desconsiderando os termos de segunda ordem ou maiores, as equagoes de

Maxwell acopladas as ondas gravitacionais, num referencial comével, ficam:

0BY -

V x E(l) + W = —JB > (414&)
q OEM o

V x BM — = 4mjO + 7 (4.14b)

V- EW = 47p® | (4.14c)

vV-BW =0, (4.14d)

As densidades de corrente induzidas pelas OGs, fB e fE, sao dadas na Equagao
(4.15). Importante destacar que as fungoes, no espago de Fourier ou Laplace, hy «

sdo arbitrarias, suas formas dependem da fonte de radiacdo gravitacional ©.

h
0) o +
HQ :—B‘” — 4.1
B® o |
W= | - 4.15b
JE 9 0 (})H : (4.15b)

O efeito da OG ¢ induzir pequenas perturbacoes em todas as quantidades do plasma.

Entao, todas as equagoes sao linearizadas em torno do estado nao-perturbado.
4.2.2 Equacgoes de fluido

Da conservagao de energia da MHD ideal, que nao ¢é levado em conta nenhum efeito
dissipativo - viscosidade, efeito Joule, fluxo de calor e resistividade - encontra-se a

equacao adiabatica:

SNote que na Referéncia Moortgat (2006), a expressdo fg) tem um sinal diferente daquela

obtido aqui, ainda que suas interpretacdes sejam corretas.
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P = k(e (4.16)

tal que I' é o indice adiabatico, 4/5 <T' < 5/3.

Considerando novamente as condigoes da MHD ideal e a primeira lei da termodi-
namica (CALLEN, 1985), dU = d(@Q) — pdV, onde U é energia interna do sistema por
unidade de massa, p é pressao do plasma, @), o fluxo de calor e V, volume especifico
por unidade de massa (V = 1/p,,). Tem-se dU = —pdV ou, substituindo a Equagao
(4.16), vem:

O

U0 = .
P (T —1)

Definindo a matéria-energia total relativistica com respeito a quadrivelocidade de

um fluido como *:

PO

H = p(® + UO) = e + o -

(4.17)

A entalpia relativistica (com unidade Nm~2) é dada por w = U + pV (CALLEN,
1985; SPRUIT; DRENKHAHN, 2004), entdo:

w® = O 4 p0) (4.18)

onde (i) € p©) sdo consideradas pressdes mecénicas.

Assim, utilizando as expressoes nas Equacoes (4.16), (4.17) e (4.18), facilmente, a

expressao da velocidade adiabatica do som relativistica comodvel é derivada:

- @ B pp(O)

Cs

= = . 4.19
a/’L ad w(O) ( )

A entalpia assume valor da densidade de matéria u(®) quando a pressao do plasma
é negligenciada. Isto é, considerando a aproximacao de plasma frio. A conservagao

da energia e momento segue da divergéncia do tensor Energia-Momento para um

"Para melhor visualizacio, a constante da luz c fica explicita.
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plasma magnetizado:
VbTab _ vb (u _'_p>uaub _'_pgab + L(Fa Fbc o 1chch):| )
4\ € 4

Portanto, com auxilio da conservacao de densidade de matéria em repouso, Equacao
(4.1):

opV jot + pOIv . 7D =0 |

. a equacao de conservacgao da densidade de matéria-energia num referencial comédvel

para a primeira ordem fica:

opW)
ot

+TpOv .51 =0, (4.20)

Ainda da conservacao de energia e momento, a equacao de conservacao de momento

num referencial comdvel para primeira ordem é dada por:

D) I
8gt +Vp) = jO x O (4.21)

(1@ +p©)

de forma que o gradiente da pressdo pode ser substituido pela Equacao (4.19), escrita

na maneira Vp(t) = 2V,
4.3 Fendomenos do plasma

Antes de encontrarmos as soluc¢oes para o conjunto fechado das equagoes do acopla-
mento OG-plasma, algumas interpretagoes sobre essas expressoes podem nos ajudar
a entender o cenario proposto. O leitor pode estar acostumado com alguns fené6menos
dos plasmas discutidos em varias referéncias, por exemplo, do livro Fundamentals of
Plasma Physics de Bittencourt (2004), mas o intuito dessa segao é também entender

a influéncia da amplitude A da onda gravitacional nos parametros do plasma.

Uma das aproximacoes normalmente usadas em MHD consiste em negligenciar o
termo 6085 /Ot na equagao de Maxwell. Em geral, a densidade de corrente de carga é
escrita como j = 09" E , onde S denota a diada de condutividade. Dimensionalmente,

tem-se:
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jrok
OF

5 ~eFE/T,

€o

onde T representa um tempo caracteristico para mudanca no campo elétrico. A razao

dois termos fica:

0E/0t] e
€0 = ~

J ooT

Para o fluido aqui considerado, oy é muito grande e ¢y ¢ da ordem de 10~''Farad/m.

Consequentemente:

0E/ot] 1071
€0 = ~

i ooT

)

onde 7, em segundos, mostra que esta aproximagao nao ¢ valida apenas quando sao

considerados tempos caracteristicos extremamente pequenos.

No cenario de plasma MHD circundante as binarias durante a coalescéncia, é uma
aproximacao plausivel. Durante este capitulo, para estudar os fendmenos, negligen-

ciaremos, na medida do possivel, o termo c0OF /Ot.
4.3.1 Fluxo ou difusao

Usando a Lei de Ohm generalizada simplificada na forma:

—

70— gy (BD 450 x BOY |

E substituindo na equagao de Maxwell, Equagao (4.14a), chega-se a seguinte expres-

sdo para o campo magnético:

oBM _ \VRTZ{ONE 1)
5 =V x (70 x BO) 4+ oo eV X 75w (4.22)

onde foi utilizado identidade vetorial ¢ V - B® = (.

A equagao descreve a sensibilidade do campo magnético para o movimento do fluido
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(termo de fluxo) e condutividade do plasma (termo de difusao). Naturalmente, sem
a presenca da OG, o termo que representa o fluxo do plasma é dado por 7Y x B ©)
e 0 termo de difusdo ¢ dado por BM /(1900). Entretanto, como as contribuicdes da
amplitude da OG se acoplam as linhas de campo magnético, era esperado que as duas
contribui¢oes fossem aparecer nesta expressao. O termo j,(;) evolui com a variacao
do espaco e possui o termo de condutividade elétrica, contribuindo para o difusao
do fluido. O termo fg) descreve a evolugao no tempo do acoplamento, pode ser visto
como um campo magnético perturbado adicional ao campo magnético perturbado

devido as oscilagoes sobre as linhas de campo de fundo.
Se o plasma é altamente condutivo, oqg — 0, entao a expressao reduz ao rotacional

de 7 x B® ¢ ao termo fg):

B . .
0B _ v« (71 x BOy -7 (4.23)

Esta expressao descreve o fluxo de um fluido condutor. Enquanto o plasma é pertur-
bado devido as oscilagoes da OG, as perturbagoes acontecem no plano perpendicular

a propagacao da OG, o plasma flui ao longo no eixo-z.

Geralmente, verifica se um sistema é dominado pela difusao ou pelo fluxo através do
nimero de Reynolds magnético, Ry;. Quando Ry; >> 1, o fluxo domina e o campo
magnético se move com o fluxo. Caso contrario, Ry, << 1, o termo de difusao

domina, entao o campo magnético decai com a distancia do sistema.

E possivel verificar o niimero de Reynolds através da equacio de Maxwell, Equacéo

(4.14b), dimensionalmente:

|BO| ~ o L7V + LT

onde L é uma dimensdo caracteristica do sistema. Como [jV| =~ |oot'V B, o

numero de Reynols pode ser escrito como:

R = poLog|tV| >> |h] | (4.24)

lembrando que BM << E(O), pela definicao de perturbacgdo. Portanto, neste caso,
para o dominio do fluxo, basta #Y) >> |h|/(uoLoy), 0 que ndo seria muito dificil

considerando as dimensoes do plasma astrofisico e a condutividade do sistema, ainda
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mais que, num regime de campo fraco, h << 1.
4.3.2 Equacao de Langevin

Considerando uma forma mais simples da equacao de movimento para uma plasma
ionizado, a equacao de Langevin para os elétrons sob a acao de for¢a de Lorentz e

forgas colisionais pode ser escrita:

D7, L L
m65;=—4E+v,«m+4nme, (4.25)

onde m,, e sao massa e carga do elétron, respectivamente, D/Dt = 0/0t + /- V

—

representa a derivada total, U, é a velocidade dos elétrons, (F,y). denota simbolica-
mente a taxa de mudanca de momentum médio do elétron devido as colisoes com
particulas neutras. Este pode ser expresso como o produto do momentum médio do
elétron com a frequéncia da colisdo efetiva v, para transferir o momentum entre os

elétrons e as particulas neutras:

—

( col)e - _Vemeﬁe .

Nesta expressao, foi negligenciado o movimento médio das particulas neutras, ja
que elas sao muito mais pesadas que os elétrons. Assim, a equacdo de Langevin

linearizada pode ser reescrita como:

DM S -
Me ll))et - _e(E(l) + 778) X B(O)) - Vemeﬁc(zl) : (426)

A derivada total contém o termo nao linear (v, - V)v,, que é chamado de termo
inercial em fluidos dinamicos. A omissao desse termo inercial é justificada quando a
velocidade média e suas derivadas espaciais sao pequenas ou quando v, é normal ao

seu gradiente, numa situagdo de ondas transversais, como é o caso aqui.

Do conjunto de equagoes de Maxwell, Equagao (4.14a), considerando a evolugao dos

pardmetros o< e!* 7wt fica;

h L
.. BO [T Ex EO
BW 2 =1t 4.27
2 hOX w ’ ( )
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se considerarmos k = kZ, entao:

w T
B = ——(BY — = hy) | (4.28)
w BO)
B0 = 2P - By, (4.29)
BY=0. (4.30)

Considerando a propagacao no eixo-z, assim como a onda gravitacional, era espe-
rado que nao existisse campo magnético perturbado nessa direcao, pois a oscilagao
da emissao gravitacional perturba no plano perpendicular ao eixo de propagagao.
Apenas os campos magnéticos no plano x — y sao perturbados.O termo que contém

a amplitude da OG tem aspecto de campo magnético.

Agora, usando a equacado da Lei de Ohm generalizada para um plasma altamente
condutor, Equagao (4.5), para um campo magnético de fundo apenas na diregao z,

a componente v{!) associada ao fluido fica:

BY
5 —hie) (4.31)

T

L _ ¥
ol =

Sy

Portanto, a velocidade perturbada do plasma tem ordem da velocidade da propa-
gagao da onda no plasma w/k que é da ordem da velocidade da luz. Quanto maior
a perturbacdo no campo magnético, maior é a velocidade do plasma. Por outro
lado, se a amplitude da OG é da ordem de B{")/B(% a velocidade seria nula, dessa
forma, num regime de campo gravitacional fraco, onde h << 1, essa modelagem ¢é

favorecida.

Retornando a equagao de Langevin, Equagao (4.26), considere a situagao para o gas
de elétrons sem campo magnético de fundo (E(O) = () e sem movimento térmico dos
elétrons (V - P), consequentemente, uma equagao de estado constante, a equagao

fica:

—eEW —mo g =0, (4.32)

e

com ;) = —en vth:
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2
71— M€ gy

j (4.33)

mele

Pela Lei de Ohm generalizada, j(l) = ooE (1) identifica-se a seguinte expressio para

a condutividade de um gas de elétrons isotropico:

Isto é, na auséncia de um campo magnético de fundo, o plasma é isotropico, com
condutividade elétrica igual em todas as dire¢oes do plasma. Observe também que
a condutividade elétrica é inversamente proporcional a frequéncia de colisao entre

os elétrons e as particulas neutras.

Agora, adicionando campo magnético de fundo na expressao de Langevin, tem-se:

—e(EMW + 7Y x BOY —mp gV =0, (4.34)

usando jV) = —en, otV:

70 = 6o (BD 4+ 50 x BO)Y | (4.35)

que ¢é exatamente a Lei de Ohm Generalizada Simplificada, negligenciando o movi-
mento térmico dos elétrons (V - P,) e a variagdo temporal da densidade de corrente
elétrica (071 /0t).

Em um plasma altamente condutor, fazendo a frequéncia de colisdes v. — 0, o

elétron tem uma velocidade de deriva perpendicular ao campo eletromagnético
(EMW x BO):

7(1) s B0)
1 _ EY) x B
el B(0)?

Desde que o resultado seja independente da massa e da carga da particula, ambos
os elétrons e ions se movem juntos com essa velocidade de deriva, assim nao existe

corrente elétrica associada a esse movimento.
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Para um campo magnético de fundo no plano x — z, as componentes das velocidades
de deriva sio (oM, vV, v M) = (1/B(0)2)(E251)B§0), [ELBY — EWBO), —EMBD).
Observando as Equacdes (4.28), se B é maximo, as contribuigdes associadas a
OG desaparecem. Por outro lado, se B:EO) é maximo, existe uma maior contribuicao
da OG. Dessa forma, a velocidade de deriva dos fons e elétrons v(!) se torna mais
interessante (na préxima se¢ido veremos que Uél) desaparece se o campo magnético
estiver em apenas uma direc¢ao.). Este resultado mostra que num cendrio de campo
magnético de fundo orientado exclusivamente no eixo perpendicular da propagacao
da OG (neste caso, B{Y) 1 kog), as particulas carregadas se movimentariam na

direcdo da OG, perpendicular ao eixo de perturbacao.
4.3.3 Diada condutiva

Ainda da Lei de Ohm Generalizada Simplificada j& = oo(E® + 73 x B©), subs-

-,

tituindo 7V = —j®/(en.) com B©® = (BO 0, BO®), encontra-se o sistema de

equacoes:

7O = g, EO _ 20

x B© (4.36)

ene

Resolvendo este sistema de equacoes, a densidade de corrente de carga associada

aos elétrons fica:

O —s. EO

onde S é chamada de tensor ou diada condutiva dada por:

vE+Q2 Q. Q.0
_ 90 2
S= W Q.ve Ve Qv ) (4-37)
Q.. Qe V402
definindo v, é a frequéncia de colisao dos elétrons com as particulas neutras e
Q. = e2B§?f /m?2 é a frequéncia ciclotron do elétron em relagao as linhas de campo

magnético B{®) e B respectivamente.

Este resultado mostra que um plasma imerso num campo magnético se torna aniso-
trépico, a corrente elétrica depende da direcao do campo magnético. Se este plasma
com campo magnético intenso for rarefeito, com poucas colisdes entre elétrons e

particulas neutras, as correntes elétricas fluem essencialmente ao longo das linhas
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de campo magnético de fundo.

Numa situacio em que B{”) é maximo, a corrente elétrica serd prioritariamente na
direcao Z, pela regra da mao direita, produzindo um campo magnético na dire¢ao
z. Essa perturbagdo fica mais intensa quando a amplitude da OG influencia mais,
portanto, préximo do merger da binaria. Entao, um campo magnético no eixo z,
que nao existe diretamente da perturbacao do acoplamento, comeca a ter valores

significativos indiretos proximo ao merger devido a densidade de corrente elétrica.

O plasma pode também ser tratado como um meio dielétrico caracterizado por uma
diada dielétrica. Ao invés da equacao de Langevin, considere a equagao de Maxwell,

Equacio (4.14b), com o resultado anterior ;) =S EM fica:

5 h
—‘(1) 8E(1) —*(1) on) a *
0

Fazendo as variacoes como V o ik e /0t x —iw, onde w é a frequéncia da pertur-

bacao, e definindo a diada identidade I, obtém-se:

h
. S\ - B x
V x BY = —jwpgeg (]I + Z) EW 4 == ik | —h, (4.39)
weg 2 0

Observe que as alteragoes na caracteristica dielétrica do plasma acontecem no plano
x—1vy, perpendicular a propagac¢dao da OG. Numa primeira interpretacao, a amplitude
h aumenta a rigidez do plasma, tornando o plasma mais refringente quando a binéria

alcanga o merger. O eixo z fica livre dessa refringéncia causada pelo acoplamento.

Uma das propriedades fundamentais de um plasma ¢é sua tendéncia para manter
a neutralidade da carga elétrica em uma escala macroscopica sobre condigoes de
equilibrio. Quando esta neutralidade de carga macroscopica é perturbada, desba-
lanceando significativamente a carga, grandes forcas de Coulomb vem atuar, cuja

tendéncia é restaurar a neutralidade macroscopica.

Para estudar as caracteristicas do plasma de elétrons e as oscilagoes, por enquanto,
considere o modelo de plasma frio, em que o movimento térmico da particula e o

gradiente de pressao nao sao levados em conta. Negligenciando o movimento dos
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ions e assumindo uma perturbagdo muito pequena na densidade de elétrons:

ne(7,t) = n +nl (7 1) (4.40)

A equacao da continuidade de matéria e conservacao de momentum, considerando

P = MeNe, S€ tornam:

ang” +n2OVv .5V =0, (4.41)
O _ 1
ot ° MeTe

iV % BO =, (4.42)

levando a derivada no tempo na primeira equacao, substituindo pela segunda, usando

i = —en®iH e V- EW = pM Jeg = —en,./eo, tem-se a equacdo para a densidade

numérica de elétrons perturbada:

in(l) +win =0, (4.43)

cuja solucao ¢ dada por:

e (7, t) = Y (7) exp (—iwpet) |

onde w?, = e*n{/(me€y) ¢ chamada de frequéncia de plasma. Portanto, desconsi-
derando o gradiente de pressao, a densidade de elétrons varia com a frequéncia do

plasma que depende da densidade de elétrons inicial.

Da equacao da continuidade de matéria e conservacao de momentum, com a equagao

de Maxwell, V - E®O = p@ €0, pode-se tirar a seguinte expressao, considerando
P P

0/0t x —iwt:

2
1= e )y BO
w

A solugao nao trivial dessa situacao requer w = wy.. Isto ¢, todas as perturbagoes va-
riam harmonicamente no tempo na frequéncia do plasma de elétrons. Neste caso, ndo
existe mudanca na fase um ponto para outro, implicando na auséncia de propagac¢ao

de ondas. As oscilagoes sao estacionarias. Da equagao de momentum, observa-se que
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a velocidade do elétrons estd na mesma direcdo que o campo elétrico, entdo, essas

oscilagoes sao longitudinais.

Agora, utilizando as equagoes de Maxwell, Equacoes (4.14a) e (4.14b):

V x E® = jwBW — j1 (4.44)
V x BY = gj M — ipgeqwED + 71 (4.45)

usando a densidade de corrente elétrica como j = in(e2/(wm,), tem-se:

V x BW = —jwpgee, ED + 71 (4.46)

_ 2/ 2
onde ¢, = —1 —w,_/w’.

Para as oscilagoes do plasma de elétrons, fazendo w = wy,, entao ¢, = 0, tem-se:

Numa situacao sem gradiente de pressao e devido a auséncia de perturbacao no
eixo z da onda gravitacional, neste eixo, as oscilagoes de plasma sao estaciondrias,
longitudinais e eletrostaticas. Geralmente referidas como oscilagoes de Langmuir.
Quando o efeito do gradiente de pressao é incluido na equacdo de movimento, es-
sas oscilagoes se tornam propagacao de perturbagoes, comumente conhecidas como

ondas de cargas no espacgo ou ondas de Langmuir.

No plano perpendicular a propagacao da OG, as oscilagoes devido as instabilidades
causadas pelas perturbacoes na neutralidade do plasma nao sao eletrostaticas, o

campo magnético se altera e de acordo com a amplitude da OG.
4.3.4 Equagoes do movimento e energia modificadas

Na presenca de um campo magnético intenso, o tensor de fluidor condutor sem vis-
cosidade é anisotrépico. Quando a frequéncia ciclotron é muito mair que a frequéncia
de colisao, uma particula carregada gira muitas vezes em torno de uma linha de forca
magnética durante o tempo entre as colisdes, entao existe diferenca entre a energia
cinética das particulas em duas dire¢oes independentes, normal a B , mas, em geral,

nenhum na diregao ao longo de B. Denotando p; e p; como pressoes escalares no
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plano normal a B e ao longo de B, respectivamente, o tensor de pressao de um fluido

sem viscosidade:

p” 0 0
P={0 p. 0, (4.47)
0 0 pi
pode ser rescrito como:
P=p, I+ (p—pL)BB , (4.48)

onde I é a dfada identidade e BB = B B© /(BD. BO) representa a diada formada

pelos vetores unitarios B©,

Dessa forma, deve-se modificar a equacao de momentum para incluir a anisotropia
da diada de pressao. Aplicando o divergente na Equagao (4.48) com V - B® = 0,

tem-se:

B
() —p1)=

V-P=V BY.v -
pLt( ) B . B

, (4.49)

usando a equagao de Maxwell, Equagdo (4.14b), a equacao do momentum pode ser

rescrita como:

D AW .BOY\ L BY  (p —p)BO] BO 9
0 2 H) — _y BO.y _ =P _Zz Z | _gop
T (pL S i B0 . BO) 2 0z | 2
(4.50)

Esta equacao difere da usual equacgdo para um fluido condutor sem viscosidade.
Geralmente, sem o termo gravitacional, referida como uma equacao de momentum
modificada por Parker. Importante notar que, diferente das equagoes para o campo
magnético, os efeitos das perturbacoes causadas pela OG sao vistos nas trés compo-
nentes da velocidade, inclusive na componente z. As componentes x e z se acoplam a
polarizacao 4+ da OG, apenas a componente y se acopla a polarizacao x. Isto adianta
um resultado que apresentaremos na secao 4.4, a polarizacdo da OG se acopla em

modos diferentes das ondas MHD. A polarizagao + se acopla a onda magnetossonica
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e a polarizacdo x se acopla & onda Alfvén. Dessa forma, as duas componentes v{!
e (M) estdo relacionadas a0 modo magneto-actistico e a componente Uz(/l) ao outro

modo, Alfvén.

Ainda observando a Equacao 4.50, a contribuicao da OG acrescenta no termo gra-
diente da expressao, isto é, entra como densidade de energia, neste caso, densidade

de energia no campo magnético de fundo devido as oscila¢des gravitacionais.

Para complementar a equagdo de momentum, é necessaria a equagdo de mudanca
de p, e pj no tempo, portanto, da equacao de energia geral, Equacao (4.3), para um

fluido condutor, sem conducao de calor e efeito Joule, tem-se:

57 |5 (V- i+ @P-V)-dV =0. (4.51)

D [3]9(1)1 3p©
O trago de P é p = 1/3(2p. + py), entdo 3p/2 representa a densidade de energia
térmica total. Substituindo a diada da pressao, Equacao (4.48), na expressao da

conservacao da energia, a equacao se torna:

D A
= 200 ]+ @0+ )V T 4 2(py — p) (BB V)T =0 (452)

Um campo magnético intenso restringe o movimento da particula carregada apenas
na direcao transversa a E, mas as particulas estdo livres para mover distancias
grandes ao longo de B. Esta é a razdo para supor a contribuicao na energia total,
surgindo do movimento paralelo a B que também satisfaz uma equacao de energia
similar. Esta conduz a equacao para a parte da energia total devido ao movimento

das particulas randémicas ao longo de B:

Dp(l) . A

Di +p|"'V - 7 + 2p (BB - ) = 0 (4.53)
Dyl .

T+ 2p V) — (BB 5) = 0. (4.54)

Elas podem ser rescritas em uma forma mais compacta. Para isso, deve se utilizar as

Equagoes (4.14a), (4.5) e (4.1). Apés algumas manipulagoes, chega-se as equagoes
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adiabaticas para um fluido condutor em um campo magnético intenso, sem estarem

linearizadas:

D p”Bi Bip” 8

Dt [ pho | e ot (459)
D | p1o pL 0

— = — —h, . 4.56
Dt [meJ 2pm B, Ot + ( )

Pode-se observar que a densidade e pressao de um plasma imerso num campo mag-
nético intenso variam de forma distinta em cada eixo, causando a anisotropia do
plasma. Essas expressoes ocupam o lugar da equacao da energia adiabatica para

plasmas isotrépicos D/Dt(pp,) = 0.

Num cenério sem propagacao de OG, a relacao das grandezas seria constante no
tempo, porém, com a presenca da OG, os pardmetros sao constantes no tempo se
considerar a variacdo da variacdo da polarizagdo + da OG. Este resultado é in-
teressante, pois ele mostra que o modo MHD acoplado a amplitude h,, o modo
magnetossonico, tem relacdo com a variacao da pressao e densidade do plasma.
Resultado esperado deste modo, ja que a onda magnetossonica ao se propagar no
plasma causa rarefagdo ou compressao das linhas de campo magnético, consequen-
temente, da densidade e pressao do plasma. Por outro lado, o modo Alfvén, devido
ao cisalhamento das linhas de campo magnético, nao é capaz de alterar a densidade

de matéria e pressao. Iremos discutir mais sobre isso na préxima secao.
4.3.5 Integral da densidade de energia do plasma

Por fim, é necessario entender quais energias estao envolvidas no plasma, devido aos
parametros que o descreve. Portanto, o intuito das proximas linhas é encontrar uma

integral da energia total para o sistema hidromagnético acoplado com as OG.

Usando a equacao de Maxwell, Equagao (4.14b), para substituir a densidade de

corrente f(l) na equagao da conservagdo do momentum, Equagdo (4.21), tem-se:

Dy 1 , _ 1= _
(0) _ (1) (1) (1) o 30) (1)
ol = —(Vx BW)yx BH — 71 x BO _ypM) 4.57
Dl ) 0 E (4.57)

Agora, fazendo o produto interno com 7Y e usando a equacao da energia adiabética,
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D/Dt(pp,,v) = 0, equagdo da continuidade de massa, Equacao (4.1), e a equagao
de Maxwell, Equacao (4.14a), a equagdo da conservagao da energia pode ser rescrita

CO1mMo:

9 . p»  BO?
— 1/2p050° 4 — 4 4.58
atl/pmv =1 2p 45%)
+V- [1/2/)53)17(1)217(0) + 0+ E® x 5(1)] (4.59)
-
1 = =2 = —
- {B(l) G040 T B(O)} _ (4.60)
0

Os trés primeiros termos na Equagao (4.58) representam a densidade de energia
cinética associada com o movimento macroscépico do fluido, a densidade de energia
térmica e a densidade de energia armazenada no campo magnético, respectivamente.
Os termos do lado direito antes da igualdade denotam o fluxo de energia cinética
macroscopica, o fluxo de energia térmica transportada na velocidade média macros-
copica, e o fluxo de energia eletromagnética (dada pela vetor de Poynting EMWxB M),

respectivamente.

O lado direito da Equagao (4.58) é a contribui¢do na energia através do acopla-

mento da OG com o plasma magnetizado. O termo j};) possui variacao no tempo

da amplitude da OG, enquanto o termo jg) possui variagao no espago da amplitude
da OG. Isto permite interpretar que a amplitude da OG participa da densidade
de energia armazenada no campo eletromagnético e também do fluxo de energia,
devido aos termos 71 e B multiplicando a amplitude h, é consideravel que esse
fluxo de energia esteja associado com a energia da pressao magnética causada pelas

perturbagoes no plasma.

Se integrar a Equagao (4.58) sobre todo o volume do fluido mais o vacuo, usando o
teorema da divergéncia de Gauss para transformar o termo de divergéncia em uma
integral de superficie, os primeiros termos da integral de superficie desaparecem,
desde que p,,, pev sao zero fora do fluido. O vector de Poynting desaparece para um
sistema fechado e h é muito pequeno longe da fonte. A integral da conservagao de

energia, sem a contribuicao da OG, seria dada por:

1) BM?
120050 4 L

> d*r = constante . (4.61)
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Este resultado sera utilizado no proximo capitulo, onde iremos calcular a energia
armazenada no campo magnético perturbado através da interacao da OG com o

plasma do meio.
4.4 Modelo GRMHD

Nesta secao, utilizaremos abaixo o conjunto fechado de equacoes diferenciais parciais
em funcao de (z,t) para as 16 varidveis B,E, 7, pm: T, i, p,p que constitui a descri-
¢ao MHD da relatividade geral de uma onda se propagando através de um plasma
magnetizado relativistico, usando unidades Gaussianas (GONTIJO; MIRANDA, 2017).

Equagoes do campo eletromagnético:

—

oBM

H OEM VR
V x BO - 22— 4@ 4 (4.63)
V- ED = 4mp® | (4.64)
v.-BY =0, (4.65)
e, equagoes de conservagao do plasma:
opH)

% +TpOV .5 =0, (4.66)
vp = v | (4.67)

9o
V- =0, (4.68)

o) - -

(/Lm) +p(0))W +vp) =5 x BO (4.69)
EO — i) x O (4.70)

onde, os termos gravitacionais sao:
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0) o
(1) By
= — — 4.71
0
0) 9 x
-1 _ B
= — | — . 4.72
0
e as constantes:
(0)
© _ 0, P 4.73
w® = ;@ 4 p© (4.74)

Das Equagoes (4.62)-(4.72), com um pouco de manipulagdo matematica, chega-se
a equacao diferencial geral que descreve o sistema acoplado de OGs em um plasma

magnetizado, para a varidvel oY (z,t):

(4.75)

1 Sy 9 ey - ~1)
——|V(ia-JP) = = — (s V .
+ /—47th0t[ (d@a-Jp") at(jE X tia) = (d@a-V)jg

Torna-se necessario definir a velocidade de Alfvén generalizada — u4 — e a velocidade

compressional misturada — u,,:
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, _ 1BOP

uy = , 4.76
AT o (4.76)
p© 502
w2 = BT (4.77)
Wtot AT Wyor
onde wyy = w® + % ¢ a entalpia magnética relativistica (pressao magnética e

pressdo mecénica).

As equagoes diferenciais sao calculadas para o plasma fortemente magnetizado com
o campo magnético de fundo B (x, z), orientado no plano x — z, formando um
dngulo 6 com o eixo z. As amplitudes da OG, hy (z,t), se propagam ao longo do
eixo z (representado na Figura 4.1). Estamos interessados no cenario em que as ondas
gravitacionais e MHD sao coerentes, ou seja, quando possuem a mesma direcao de
propagacao, frequéncia e a diferenga de fase permanece constante (o que significa que
devem ter velocidades de fase bem proximas). Portanto, as ondas podem interagir

por interferéncia construtiva ou destrutiva e trocar energia.

Figura 4.1 - Orientagao geral do campo magnético de fundo em relagao a direcdo da OG.

kw1 BO

v

O modelo considera que o campo magnético de fundo forma o angulo 6 com o
vetor da OG (que esta na dire¢do z). Nao hé perda de generalidade com essa escolha.

Fonte: Producao do autor.

A Equagao (4.75) é resolvida algebricamente no espago de Fourier, aplica-se a trans-
formada de Fourier, Equagao (D.4), tal que w e k sdo a frequéncia e o vetor de onda

dos modos MHD, respectivamente. Considerando, a propagacao da onda gravitaci-
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onal ao longo do eixo-z, /;:oc; = (0,0, ko¢), com um angulo arbitrario em relacao ao
campo magnético ambiente, que esta no plano x — z, BO) = BO% 4+ BOz. Além
disso, g = ua, &+ ua 2 e 0 (z,t) = v (z,8)& + vl (2, 1)) + vV (2,1)2; a relagdo

de dispersao fica:

Dy =735 (4.78)
onde
w1 —uf, ) — K, 0 —(w? = k) uajuas
D = 0 w? — k:2uA|| 0 )
—(w? — k*)uajuaL 0 w1 =) — K (up, — uy)
(4.792)
UA||h+
J(Olé = —UAJ_UJk UA||h>< . (479b)
—uahy

As Equagdes (4.78) e (4.79) descrevem o acoplamento, a priori, para todos os siste-
mas que seguem as aproximacoes feitas até aqui (GONTIJO; MIRANDA, 2017). O lado
esquerdo da Equagdo (4.78) é puramente magneto-hidrodindmico, descrevendo os
modos Alfvén e magnetossonicos. O lado direito é puramente gravitacional, quando
nao nulo e significativo, modifica o comportamento dos modos MHD. Portanto, a
OG ¢ a fonte de perturbacao das grandezas do plasma. A fungao h, . é arbitraria e

deve ser utilizada no espago de frequéncia.

As amplitudes hy x no espaco de Fourier sao os termos da fonte e dependem do
estagio evolutivo do sistema binario. Na Referéncia Moortgat (2006), foi usada uma
funcdo de impulso como &§(w — wog) o< F{h, »e“0¢E=0} (w) para considerar apenas
o instante imediatamente antes do merger das estrelas compactas. Neste trabalho,
sera utilizada uma forma de onda que reproduz a fase inspiral até instantes antes

do merger, representada pelas Equacoes (3.33b) e (3.33a).

Uma abordagem inicial é obter uma solu¢ao homogénea para as ondas no plasma, isto
exige apenas calcular o determinante de D, nao nulo. Lembrando que u% = u? N —i—ui”

2 _ 2 2 .
e uy, = c; +uj, vem:
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W = ﬂ:/{}AUA” s (480)

ks u
w:i\/’%\l (uzﬁcgl_"‘uz) 1+/(1-0), (4.81)

sendo &

2
2 YA
deg=00
A

o(f) = 7
(U2 + c2 A||2 )
m S lqu

(4.82)

Estas solucoes representam seis equacoes que descrevem os modos excitados do
plasma MHD. O sinal negativo dentro da raiz da Equacao (4.81) se refere as ondas
magnetossonicas lentas (slow), com velocidade de fase us = w/ks; e o sinal positivo,
as ondas magnetossonicas rapidas (fast), com velocidade de fase uy = w/k;. Estas

velocidades sao representadas abaixo:

9 ua, <1j:\/1—0> (4.83)
Us s = Cs : )
3 V1—u3 Vo
Com auxilio da inversa da matriz D:
w2(u124“71)7k2(u$n7ui“) 0 (W2_k2)UAHuAL
D7l = 0 o, 0 : (4.84)
(W —k2)ua uaL 0 wz(lfuiL)kaui”
A
as solugoes para o sistema linear nao-homogéneo sao calculadas por:
ol = (D7UGS) (4.85)

O termo A(w, k) é o determinante da matriz D!

8 As expressoes aqui diferem por um fator 1/(1 —u?%) daquela obtida pela Referéncia Moortgat
(2006).

127



Aw, k) = u2A” k' + w? {(u?h — 1), + UQA” uﬂ E —wh(uy — 1), (4.86)
ou, em func¢ao de seus auto-valores:

Ak, w) = (1 — u})(W? — Kud)(w® — k*uF) . (4.87)

4.4.1 Referencial comoével

As equagoes acima estao no referencial préprio do plasma. Portanto, os resultados
obtidos estao relacionados ao referencial que se move com a velocidade do plasma
em torno das estrelas de néutrons. Considerando o plasma congelado nas linhas
do campo magnético, a velocidade do plasma é a mesma das estrelas, conforme

representada na Equacao (3.34).
4.4.1.1 Ondas Alfvén

O modo Alfvén excitado no plasma se acopla a polarizacao x da onda gravitacional.
A solugao desta onda no espago (w, k) sai do termo Dy’yl. Calculando v, = Dy’y1 ch);yy,

vem:

UA” Ua

vél)(k,w) = —hy(wog) wk . (4.88)

w? — k’zui“

A velocidade perturbada vl(/l)(k,w) é perpendicular ao campo magnético de fundo
das binarias (vzfl) 1B (©)). Este campo define a velocidade Alfvén e sua direcdo, por
deducao direta, vlfl) 1 ks A propagacao da onda Alfvén é mais rapida quando o
campo magnético de fundo esté paralelo ao eixo z, considerando sua velocidade de

fase como w/ks = Ua, = Ua cos 6.

A velocidade v, (k,w) depende explicitamente da polarizagdo x da OG hy(wog) €

da frequéncia da onda MHD perturbada.

Os campos perturbados magnético (BV) e elétricos (EM) e EV), e as outras quan-

tidades do plasma (5", j{V e pM) sao calculadas por:
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EM(k,w)  EM(k,w) )
TR0 T g0 = —o{V (k,w) | (4.802)

B w?+k*uy

BV (k,w) = —v{V (k,w wnn, 2k (4.89b)
(1) W 1- U?“u (1)

g (kyw) = —ETAHEQJ (k,w) , (4.89¢)
Ok w) = TED(kw) | (4.89d)
PV (k,w) = ZTEgl)(k,w) : (4.89¢)

As diregoes dos campos eletromagnéticos perturbados e as outras grandezas fisicas
sao mostradas na Figura 4.2. A interagao é mais eficiente quando o niimero de onda
(ka) da OA estd paralela ao nimero de onda (kog) da OG, em outras palavras,
quando o campo magnético de fundo esta paralelo a direcao da OG, que corres-
ponde a 8 — 0. Neste caso a velocidade de fase Alfvén é méxima, no entanto, as
componentes do campo elétrico (E{") e do campo magnético (B{") se tornam nulas.
Este resultado ja era esperado por alguns autores, veja (MACEDO P. G. E NELSON,
1983; PAPADOPOULOS et al., 2001).

Por causa da caracteristica ndo compressional da OA, ela nao produz perturbagoes
na pressdo p(® e nem na densidade de matéria p). Portanto, ndo faz sentido cal-
cular p™, nem pll). Porém, as ondas Alfvén mudam o estado de neutralidade do
plasma, produzindo densidades de correntes j{ e j{), que sdo modificadas durante
a coalescéncia da binaria. Além disso, as ondas Alfvén produzem cisalhamento nas
linhas do campo magnético de fundo como mostra a Equagao (4.89b), onde as linhas

do campo magnético perturbado sao perpendiculares a BQ(CO), durante a oscilagao.
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Figura 4.2 - Grandezas do Modo Aflvén.

Z A
Falty)
BO LA §
X

O campo magnético de fundo estd no plano z — z e faz um angulo 6 com a direcao
da OG. A polarizacdo x excita o plasma, produzindo oscilacoes eletromagnéticas
(EW EWM e Bl(ll)). As oscilagoes produzem cisalhamento nas linhas de campo
magnético, este ¢ o modo Alfvén (BITTENCOURT, 2004).

Fonte: Producao do autor.

4.4.1.2 Ondas magneto-acusticas

E esperado que a polarizacdo + excite as ondas magnetossonicas rapida e lenta no

plasma. Usando v, = D;;Jgém + D;;ch),zz e v, = D;;ch),m + D;;Jgézz para

encontrar as componentes da velocidade de propagacio no plasma, vem

hi(wog)w?ku? |

Dk w) = 4.
Uz ( 7&)) (w2 _ kQU?)(WQ _ k2ug) ) ( 90)

) _ _Uz(k:,w) - c2k? 4101
vy (k,w) o 0 e R (4.91)

aplicando pela defini¢do da velocidade Alfvén que tanf = uy, /u Ap-

As velocidades perturbadas do plasma pela propagacao das ondas magnetossdnicas

9N6s observamos que a Equacio (4.91) difere daquela obtida pela Referéncia (MOORTGAT, 2006)
por um fator 1/(1 — u?).
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dadas pelas Equacoes (4.90) e (4.91) sao paralelas ao campo magnético de fundo
(Wi | B©). A amplitude da OG com polarizacio 4+ aumenta, enquanto a coa-
lescéncia evolui, como consequéncia, ela perturba a velocidade do plasma e induz

oscilagoes no plano x — z.

Pela defini¢ao na equagao de Maxwell modificada, Equagao (4.65), a perturbagio do
campo magnético é ortogonal a dire¢ao da oscilagdo do plasma. O campo magnético
perturbado B! é:

= v (w, k)sen (A) — v (w, k) cos O

w 1—u}v(w,k)

CwHk ud cos 6

(4.92)

A onda magnetossonica é uma onda compressional eletromagnética. A componente
B estd no mesmo plano formado pelo campo magnético de fundo, isto ¢, a inten-
sidade do campo naquela dire¢ao aumenta, logo a densidade das linhas do campo
magnético cresce e, considerando que a matéria carregada esta congelada nas linhas

de campo, ocorre um aumento da pressao e da densidade de matéria.

O campo elétrico perturbado (E{"), a pressio mecanica perturbada (p" e uM) e

densidade de corrente ( jél)) sao calculadas como:

k
Pk w) = =Tp O w, k) | (4.93a)
1)
u (e, w) = S (4.93b)
1 _ 1 0 1 0
EM (k,w) = —v (w, k) B + v (w, k)BY (4.93c)

' I'p©
w P

(1) - _
Iy (k,w) = BO®cosh 2 °

(w, k) , (4.93d)

2

s —

desde que I' é o indice adiabatico politropico. Utilizou-se, quando necessario, u%u

(2 )/1(1 - )] e ud +u? =, + /(1 — ).

As direcoes dos campos eletromagnéticos e as outras grandezas fisicas sao mostradas
na Figura 4.3. A interacdo OG-OMS é mais eficiente quando 6 — /2, j& que as

expressoes v{) e B{) dependem de sen 6.
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A velocidade de fase da OMS é calculada pela Equagao (4.81). Usualmente ¢; < ¢
e 0 — 0 (dado pela Equagao (4.82)), entao a velocidade de fase da onda magnetos-

sOnica lenta é nula, independente do valor de 6.

Nessas condicoes, a velocidade de fase da OMS rapida uy — ua. Se uy, em um
plasma magnetizado fortemente, alcanca ¢, entao o OMS rapida e OG sao coerentes
e podem transferir uma grande quantidade de energia. A restricao na coeréncia das
ondas é preservada, pois V - B = 0, logo k::c -y = 0. Isto é, a OMS rapida é
incompressivel e interage coerentemente com a OG, de acordo com Greco Antonio

e Seta (1998).

Caso contrério, para 6 = 0°, tem-se v{!) = v() = 0 e, consequentemente, B{") = 0.

Obviamente, nao ocorre mais excitagdo da onda magnetossonica rapida.

Figura 4.3 - Grandezas do Modo Magneto-Actstico.

—

O campo magnético de fundo estd no plano x — z e faz o angulo  com a direcao
da OG. A polarizacdo + excita o plasma, produzindo oscilacbes nos campos
eletromagnéticos (Eél) e BM). As oscilacoes produzem compressio nas linhas
magnéticas, isto ¢ o modo magneto-actstico (BITTENCOURT, 2004).

Fonte: Producao do autor.
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4.4.2 Referencial de repouso

As equagoes obtidas na ultima seccao representam o sistema no referencial comovel
ao plasma congelado nas linhas de campo magnético. Deve-se considerar a energia de
repouso das binarias para calcular a energia armazenada no plasma através da onda
gravitacional. Uma maneira direta é calcular as varidveis perturbadas no referencial
de repouso (referencial de laboratdrio) para depois encontrar a energia depositada

no plasma devido a interacao OG - MHD.

Considerando que o vento relativistico esta na dire¢ao z (de fato, devido as caracte-
risticas da modelagem, nao hé diferenca na escolha da diregdo), o fator de Lorentz
é escrito como v = 1/(1 — 52)1/ 2 o parametro f3 seré calculado pela soma da veloci-
dade do plasma (Equacao (3.34)) em torno da binaria de estrelas de néutrons com
a velocidade perturbada do plasma pela interagdo com a OG vV, Equacao (4.90).
O plasma esté congelado nas linhas magnéticas, consequentemente, a velocidade do

plasma tem a mesma velocidade das estrelas se movendo no sistema binario.

Antes de continuar, vou chamar atencao do leitor para um detalhe. As varidveis estao
no dominio da frequéncia devido a transformada de Fourier realizada na equacao
diferencial da se¢do anterior. Portanto, podemos seguir adiante por duas maneiras,
ou as transformagoes de Lorentz sao aplicadas diretamente nas varidveis do dominio
da frequéncia ou os parametros do plasma sao convertidos ao dominio do tempo pela
transformada inversa de Fourier, aplica-se a transformada de Lorentz realizando o
boost nas variaveis e depois retorna para o dominio da frequéncia. Esta tltima opc¢ao
parece ser mais confusa ou trabalhosa, porém ela garante a interpretacao intuitiva
do dominio do tempo que estamos acostumados. Por esse motivo, os proximos passos

seguirao a segunda maneira acima.

As velocidades de fase dos modos MHD se transformam como uy = ua, /[y(1 —

Bua)] 1wy, = (ua,—B)/(1=Buay), vy = (up—P)/(1=Puy) e ug = (us—B)/(1—Puy).

De agora em diante, as quantidades no referencial comoével sao representadas com
o super-escrito (’). As componentes das velocidades perturbadas transformadas sao

/ ~ 2 ’ ~
dadas por v, &y v, € v, , R VUL .

As transformacoes de Lorentz para as componentes dos campos eletromagnéticos sao
E, = y(E,+8B,), B, = y(E,~BB,), E. = E_, B, =v(B,—8E,), B, = 7(B,+5E,)
e B, = B.. Note que se o plasma é ultra-relatistico 3 — 1, a transformacdo de

Lorentz de B, ~ E, ¢ B, =~ E,. Portanto, a integral da energia eletromagnética, em
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unidades SI, fica:

B2 B2
/(' s | +2\E§1>\2eo>d3k:/2| s dk
240 2410

ou

B1)2 ‘ B2
/(’ v +2\E;1>\2eo>d3k:/2| | &k .
2410 2410

No referencial de repouso, o campo magnético de fundo é reescrito como BO =
(’yBg(CO)/, 0, Bgo)/), isto é, no referencial de laboratério, além da binaria ter a compo-
nente poloidal do campo magnético, surge através da coalescéncia a componente
toroidal do campo magnético. Uma parte desse comportamento é apresentado pelas
simulagoes das Referéncias (REZZOLLA et al., 2011; RUIZ et al., 2016).

Note que o campo magnético de fundo nao desaparece no referencial de laboratério
e tem valor E© = (0, —3yBO’, 0).

As densidades de corrente e carga transformadas na direcio z sio dadas por p™) =
Y+ B3, 5 = 5 (BpY + 51, G = G e g = V", Perto do merger, no

z z

regime ultra-relativistico, 8 — 1 e pM (k,w) ~ i (k,w).
4.4.2.1 Ondas Alfvén relativisticas

De acordo com as expressoes das transformagoes entre referenciais, para o modo

Alfvén, a velocidade perturbada do plasma no referencial do laboratoério fica:

hx(wO(;) wuA w+ kUAH

. 4.94
2 (= Puny) o — R, (494

A Equacao (4.94) apresenta que vél)(k:,w) permanece na mesma direcdo y e que
depende das velocidades das estrelas e de fase do modo Alfvén através do termo
(1—5%)/(1—=Buga,/c) (com c explicito). Note que se § — 0, a velocidade perturbada

no referencial de repouso retorna aquela expressao no referencial comével.

Com 6 — 0, o campo magnético perturbado reduz consideravelmente. Para outros
valores de 0, tem-se (1—3%)/(1—fBua, /c) < 1. O vetor campo magnético perturbado

¢ BY = (0, BV, 0) e a componente do campo magnético BV fica:
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hx (WOG)Ba(co) w? kzu%u
2(1 — Bug,) w? — k2u?4u

BW(k,w) =

)

(4.95)

O vetor campo elétrico perturbado no referencial de repouso é E®) = (EM, 0, EW).

As componentes do campo elétrico perturbado qu(fg ficam:

EM(k,w) =+*BOvV (k,w) (4.96a)
EW(k,w) = v[BBY —yBOvD (k,w)] . (4.96b)

Note que durante a coalescéncia da binaria, as componentes do campo elétrico au-
mentam de valor, consequentemente, as densidades de corrente nessas direcoes au-
mentam também. Principalmente, a componente x do campo elétrico e da densidade
de corrente perturbados. As densidades de carga e de corrente, p™), j( e j{ res-

pectivamente, sao dadas por:

P2 E;Sl)
P (k,w) = ZZNW [uAl (k+ Bw) — kuA” + fw ] (4.97a)
P2 Egl)
3Pk w) = ZTW [uA, (Bk +w) — B(Bku?, +w ] (4.97b)
. _ 2
3P (k) = _Z?z [((1% 0 _u’g)l = 1] [EO(k,w) — BB (kyw)] . (4.97¢)
I

As direcoes das componentes do campo eletromagnético permanecem as mesmas

como mostradas na Figura 4.2. A componente y do campo elétrico de fundo aparece
. . o . / ’ .

devido ao boost. E foi adicionado o termo Bl(jl) na componente x do campo elétrico

perturbado de acordo com a Equagao (4.96b)

Quando § — 0, as Equagoes (4.95) - (4.97) retornam as expressoes do referencial

comovel.

Note que o campo magnético perturbado tem o valor méximo quando 6§ = 7/2 e

outros parametros do plasma também aumentam com sen (), por outro lado, a
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velocidade de fase do modo Alfvén cresce com cos(f). Perto do merger, o plasma
¢ ultra-relativistico, uy — 1 (a velocidade da luz sendo ¢ = 1), esta condigao de
coeréncia é estabelecida se # — 0, no entanto, nesta mesma condigdo, os parametros
perturbados tém baixo valores e a energia associada é também mais baixa ainda,
mesmo com o aumento da frequéncia e da amplitude da OG. A onda Alfvén nao é a
onda mais eficiente das ondas MHD excitadas no plasma para interagir com a OG,
considerando que a velocidade de fase da OG permanece ¢ no "meio"plasma (SERVIN
M. E BRODIN, 2003).

4.4.2.2 Ondas magneto-acustica relativisticas

Para o modo magneto-aciistico, as componentes da velocidade perturbada do plasma

através da OG com as transformacgoes de Lorentz sao:

2
oD (k) = WA, (1= fuy){d = Bus) (4.984)

2792 (1= Buay)? (ug — ug) |(ug + us) (1 + 5%) = 28(1 + ugu,)|

2 _ 12,2
w k:uf

: {uf(l ~ Buy) [Ufk?(l — Buy) +w(uy — 3)1 ~ (1= Buy) [usk(l — Bug) + w(us — B)

_ e, (un = Pl (1= Buy (1 = Bu,)?
’ L (g — ) [ (ug +u)(L+ 52) = 26(1 + ugu,)]

w? — k2u?

(us — )" w? — k2u? (uy—B)2 7 w? — k2uj

_ { 1 - Bus  [usk(l = Bus) +wlus = B)] 1= Puy  [ugk(l = Buy) + w(uy — B)]

2 <“A“ 5 ) oD (k, w) | (4.98b)

UA |
onde tan 0’ = ua,'fua’' = ua, /[y(ua, = B)] € 1 —ua® = (1 —u3)/[¥*(1 = Bua,)?].

De agora em diante, ¢ necessario mais atengao, a componente do campo magnético
BV ¢ mais complicada para calcular, e varios passos sio necessarios para obter a
equacao no referencial de repouso. De inicio, o objetivo é encontrar B, = 7{335' —
ﬁEy’}. Os termos do lado direito sdo dados por (as "linhas'(’) sdo subentendidas,

mas as expressoes pertencem ao referencial comével):

1 _ 1 0 1 0
EM(k,w) = v (w, k) B + vV (w, k) B, (4.99a)

B (k,w)
BO

w 1—u}v(w,k)

w+k i cos 6

= v (w, k)sen (0) — v (w, k) cos  — (4.99b)
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Resultando na expressao para E;l):

1—u% BO
EW(k,w) = —| BY (k “ 4 (1) 4.100
k) = = B + 2 LI (4.100)
Aplicando a transformada de Laplace, no espaco z — ¢, tem-se:
1 —u% BO w
EW(z,t) =~ |BU(2,¢ e M (k : 4.101
Y (27 ) T (27 )+ U,i cos @ w—l—kfvx ( 7(“;) ( )

Definindo 9{!(z,t) = E‘l{w/(w + k)vél)(k,w)} e retornando o super-escrito (7)),

vem:

/ / 1—u2/B(0)/ /
1 _ 1 A ~(1
%>@ﬂ_—F9@ﬁ+ ﬁ,ww@)@ﬂ. (4.102)

Agora, retornando a expressao B, = v {BI' — ﬁEy'} e usando a Equagao (4.102), fica:

/ 61— 2 Y
BW(z,t) =~ [B:f}) (z,t)(1 + ) + VMBQ)U;U (2, t)} . (4.103)

Finalmente, com as Equagoes (4.99b) e (4.102) no espaco de Fourier, obtém-se o

campo magnético perturbado para o modo magnetossonico como:

BU(k,w) = — 2, (1~ Bup)(1 — Bu,)’
(uy — us) [(Uf +ug) (1 + %) —28(1 + Ufus)}

5 [E(k, w)+11(k, w)] -
(4.104)

uma vez que,
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= — B:J(co) Us Us — 6 kus uxz‘h
2(hw) =7 5{w2 — e |“T—fu, T B )? (ua, — B)* + el 1
(4.105)
up [ up—=p kuy 2 | Uk,
= ]{?QU? _wl — Bu; + = 5UA”)2 (UAH —B)° + 72”
(us - B)Z(Uf - B)2
=B — pu)
Us 1_6us [w us_ﬁ [1_ UZL +ku 1_ﬁus
w? — k2u? (us — B)* | (ua, — B)? (1 = Bua,)? (1= Bua,)?
_ Uy 1—6Uf Uf—ﬁ _ ufh 1—5Uf
W — K2 (uy — B)? [“(uA, — By : (1= Buae) T T ua, P
(§]
ﬁ w 1—u2 (uf_UA||)[(uf+uA“)(1+62> _26<1+ufu14\|)}
(k,w) = —=BY 4
) = = B = B 2 (a, — (1= Bug (1 — Bu,)?
us(us — B)(1 — Bus)  ug(up — B)(1 — Buy)
w? — k2u? w? — k2u?c ’
(4.106)

Por ser geral, a Equacao (4.104) ficou extensa. Pois ndo ha nenhuma restri¢ao para
os valores de 3, w, us ou uys. As oscilagoes sao gerais, podendo assumir quaisquer
valores, dependendo da evolugao do sistema. Note que o termo =Z(k, w) se torna signi-
ficativo quando a onda gravitacional se propaga perpendicular ao campo magnético
de fundo (0 = 7/2) e o termo II(k,w), negligenciado. Caso o angulo seja § = 0°,
acontece exatamente o inverso. Isso significa que o modo fast, com caracteristica
eletromagnética e compressional, predomina, quando ¢ = 7/2. Caso contrario, o
modo slow, puramente compressional, predomina. Sempre temos us > u,, portanto,
o modo fast interage coerentemente com a onda gravitacional mais facil que o modo
slow. Realizando § — 0, a equagado retorna a descrever o campo perturbado no

referencial comovel.

As componentes do campo elétrico perturbado ficam E® = (O,Eél),O), onde a

~ (1) 7.
expressao para F;" é:
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EW (k,w) = v[EY (k,w) — BBY (k,w)] . (4.107)

As diregoes das componentes do campo eletromagnético perturbado permanecem
. . o . /
as mesmas como mostrado na Figura 4.3. Foi adicionado apenas o termo B{)" na

componente y do campo elétrico perturbado.

A pressdo mecéanica e a densidade de corrente no referencial de repouso com as

transformacoes de Lorentz sao dadas por

k 1-—
p(l)(k, W) = Uy ol Buf)Fp(O)nyvgl)(k, w) (4.1082)
w  up—pf
—ion2 T
: wy- I'p
]351)(/% W) = B(o) 2 g(gl)(k7w) (4.108b)

Quando  — 0, Equagoes (4.104)—(4.108) retornam ao referencial comével.

De acordo com a Equagao (4.81), com ¢ > ¢, a velocidade de fase do modo rapido
us — c e a velocidade de fase do modo lento u, — 0, independente do angulo 6. Por-
tanto, o modo magnetossonico fast é capaz de interagir coerentemente com as ondas
gravitacionais, mais facil que as ondas do modo slow. Enquanto a binaria coalesce, o
campo magnético perturbado Bg(}) cresce com a interacao ressonante, entao a com-
ponente toroidal do campo magnético também aumenta. O campo elétrico produz
uma densidade de corrente na direcao y. Nos encontramos que a densidade de cor-
rente j{!) aumenta com a fase inspiral da coalescéncia, entdo, no plano z — y, surge
a densidade de corrente que produz o campo magnético na direcao z, paralelo ao
campo magnético poloidal ambiente das estrelas. Uma parte desse comportamento
¢ demonstrado por Rezzolla et al. (2011), Ruiz et al. (2016).

4.5 Discussao

Este capitulo propos encontrar a assinatura do sinal da onda gravitacional emi-
tido pela coalescéncia da binaria de estrelas de néutrons através da perturbagao do
plasma magnetizado ambiente. De forma que a excitagao dos modos MHD tem como
fonte a amplitude da onda gravitacional do objeto. A fonte excita o plasma durante
toda a fase inspiral até instantes muito préximos do merger, Equagao (3.32), devido

as condigoes de campo fraco que a linearizagao impoe as equagoes de campo.
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Moortgat (2006) considerou a fonte nos instantes do merger, a frequéncia da onda

gravitacional nao teria uma evolugao, mas um pico monocromatico intenso da emis-

sdo gravitacional nas proximidades do objeto, hy (2,t) = hy xe®s(==1),

Essas diferencas ficam evidentes quando colocamos as expressoes das amplitudes no

espaco de Fourier. A amplitude no instante do merger fica:

hy x(w, k) = hy xd(w —wog) -

Enquanto que a amplitude evoluindo com a coalescéncia, vem:

: c(GMN® 1 (14 cos?t

3
r\ c o 2
5/6
, c(GM, 1
hy(foc) = AGWX(fOG); <03 > —76 cos? i .
oG

As densidades de corrente induzidas pela interagao com a OG, Equagoes (4.71) e
(4.72), neste modelo, sdo as modificagdes nas Equacoes de Maxwell que permitem
explicitar o acoplamento da OG com o plasma fortemente magnetizado, resultando
na producao das ondas MHD. A densidade total induzida pela emissao delta encon-
trada por Moortgat (2006) e demonstrada com detalhes no trabalho (ASSIS, 2016):

.2 uahy
wua

I0L = uajhx | 0(w—woq) ,

woag — k
—UALh+

desaparece para qualquer frequéncia diferente de woq. Esta frequéncia, de preferén-

cia, deve ser escolhida quando hy 4 tiver o maior valor possivel, assim a excitacao

das ondas MHD acontece mais significativamente, depositando energia associada,

por exemplo, através dos campos eletromagnéticos.

Este resultado difere do encontrado nas se¢oes anteriores, de forma que a Equacgao
(3.32) descreve a evolugao da densidade total induzida conforme a amplitude e a
frequéncia da onda gravitacional evoluem. Pelo menos, no espaco de Fourier, através

dessa solucao, as grandezas do plasma sao descritas pela evolucao do sistema. Por
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sua vez, é possivel determinar a contribuicdo energética dos estagios da fase inspiral

associadas a baixos valores de amplitude.

Ainda do trabalho de Moortgat (2006), as grandezas perturbadas no referencial
comével sao apresentadas no dominio do tempo apés aplicar a condigdo de coerén-
cia das ondas MHD com a OG. A velocidade e o campo magnético perturbados,

relacionados ao modo Alfvén, sdo apresentados da seguinte forma:

(1) ~ __T* i
v, (2,1) =~ ) Cosewgz%[e 9],
(1)
BiV(z,t) hx Senewgz%[e“bg] |
B©) 2 cosf

onde ¢, = woe(z —1).

As caracteristicas das expressoes sdo semelhantes em comparacdo com as obtidas
aqui. A perturbacao depende explicitamente da amplitude e frequéncia da OG, do
campo magnético de fundo e fica mais intensa quando a OG nao esta paralela ao
campo magnético # — m/2. Contrario a condicao de eficiéncia da velocidade de fase

do modo Alfvén u Ay que € maior quando 6 — 0.

Entretanto, a descricao das perturbagoes ¢ limitada para um dado estagio da coa-
lescéncia com defini¢ao especifica da amplitude e frequéncia da OG e da distancia

que a perturbacao aconteceu.

O mesmo é observado das expressoes das velocidades e do campo magnético relaci-

onados ao modo magnetossonico:

h .
U(l)(z,t) ~ 7Jrsen2 ngz%[e“z’g] ;
h .
v (1) —iseHO cos fugzSe’] |
~ sen@wgz%[eid’g} )
A eficiéncia do modo magnetossonico é maior quando a OG estd paralela ao campo

magnético ambiente. E o valor # — 7/2 nao modifica significativamente a velocidade

de fase do modo rapido uy, permitindo coeréncia entre as ondas.
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Com base nas expressoes do Capitulo 3, a amplitude da emissao gravitacional e o raio
de interacao da OG com o plasma magnetizado dependem do estagio da coalescéncia,
isto é, dependem da frequéncia do sistema, consequentemente, da frequéncia da
radiagao gravitacional. Para estimarmos a energia depositada através dos campos
eletromagnéticos perturbados por todo o processo devido a interagdo OG e plasma
MHD, precisamos da evolugao de todas as grandezas envolvidas com a frequéncia
do sistema. Isto que as expressoes da se¢ao anterior carregam e serd demonstrado

no proximo capitulo.
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5 CARACTERISTICAS DO ACOPLAMENTO

Este capitulo é totalmente baseado nos resultados que desenvolvi durante o douto-
rado em astrofisica no INPE e que foi financiado pela CAPES. O artigo derivado
deste trabalho foi publicado no periédico Physical Review D, 102, 043004 (2020)
acessivel através de https://doi.org/10.1103/PhysRevD.102.043004. (GONTIJO; MI-
RANDA, 2020)

Enquanto a binaria de estrelas de néutrons se aproxima do merger, uma grande
fracao da energia de ligacao das binarias ¢ lancada na forma de ondas gravitaci-
onais que se propagam através do plasma pré-existente. Causando forcas de maré
na matéria, congelada as linhas de campo. Dessa forma, as OGs podem excitar on-
das magneto-hidrodinamicas, ondas Alfvén e ondas magneto-actsticas, transferindo

energia da oscilacao para o plasma.

Daqui em diante, para tornar mais intuitivas as interpretacoes das equacoes, as uni-
dades gaussianas serao convertidas para as unidades no SI, portanto £ — /4megF,

(p.]) — 1/vAmeo(p,j) ¢ B — y/4w/poB. As constantes p e ¢ descrevem o
"meio"plasma no qual as ondas MHD se propagam.

5.1 Equacao da continuidade efetiva

Aplica-se o divergente na Equacao (4.63). Com o uso da propriedade vetorial V- (ﬁ X
/T) = 0, o campo magnético BW ¢ eliminado. O campo elétrico EW desaparece com
a substitui¢do da Equagao (4.64). Portanto, o resultado é a Equagao da Continuidade

para o sistema BENs:

ap(l)
ot

V04T =0 (5.1)
1

A densidade de corrente dita gravitacional jE possui comportamento semelhante a

densidade de corrente de particulas carregadas, isto é, a amplitude da onda gravi-

tacional adiciona ao fluxo de corrente elétrica e faz variar a densidade de particulas

carregadas. A densidade ;E também pode ser vista como a fonte ou sumidouro de

densidade de particulas. Visto dessa forma, a OG produz cargas elétricas devido a

interacao com o plasma magnetizado.

Lembrando que a expressao ;E ¢ dada pela Equacdo (4.72) e que a amplitude da

OG depende de z, as componentes da equagao da continuidade ficam:
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A Equacao da Continuidade no eixo z permanece aquela do sistema em equilibrio
sem interacao com a OG. A carga se move no eixo z para fora do volume do sistema,
diminuindo a quantidade de carga no interior deste volume. Por outro lado, as
diregoes as polarizagoes x e + da OG se comportam como fontes de densidade
de corrente nos eixos x e y, respectivamente. Entretanto, a amplitude da OG é
uma fungdo h = h(z,t), ndo possui variacdo nas outras dire¢oes perpendiculares a
propagacao, dessa forma, os termos da OG desaparecem e a equagao da continuidade

da carga permanece inalterada, independente do acoplamento.
5.2 Indice de refracio

Uma interessante e importante consequéncia do fato de ondas planas uniformes po-
derem se propagar apenas em plasmas de frequéncias w > w, = 4/ iVoeTqE é a reflexao
total de uma onda uniforme entre um dielétrico e um plasma ambiente ou regiao io-
nizada (WILSON, 2013). Um natural exemplo é o espago livre e a regido da ionosfera
da Terra, apesar da densidade de elétrons na ionosfera crescer gradualmente com
a altura. As reflexdes ocorrem quando w < w,. Para a ionosfera, o pico é aproxi-
madamente 10 MHz. As ondas de radio AM sao refletidas na camada condutora da
ionosfera, por outro lado, frequéncias de televisao, FM e micro-ondas sao facilmente

transmitidas através da camada condutora.

Os coeficientes de reflexdo (R) e transmissao (7") sdo dadas abaixo, respectivamente:

Jw? — wg —w
R = : (5.5a)
Jw? —wg +w
2, /w? — w2
/A S (5.5b)
Jw? — wg 4+ w
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Para w > w,, R e T sdo reais e a onda plana ¥ 7%

se propaga através da camada
condutora. E para w < w,, R é imaginario, logo a onda nao se propaga e sofre

reflexdo total na camada condutora (WILSON, 2013).

Outra forma de avaliar a reflexdo e transmissao é através da condicao de contorno
da eletrodindmica no caso de meios lineares. Considere uma onda plana Ej(z,t) =
Ey,e'F==t) que se propaga na direcio 2 e incide na interface que separa dois meios
de diferentes indices de refracao (ny, n2). Em termos da amplitude da onda incidente,

as amplitudes das ondas refletida e transmitida ficam:

Eop = (1 _T_ g)EOI ; (5.6a)
2
By, = <1+5> Eo, | (5.6b)

onde g = %, desde que p1 e uo sao as permeabilidades dos meios 1 e 2, respectiva-
mente. Assim, os coeficientes de reflexdo e transmissao sao dados, respectivamente,

por:

R= (”1 _"2>2, (5.7a)

ny + No
4711’[12

T= oy (5.7b)

R e T medem a fragao da energia incidente que é refletida e transmitida, respecti-
vamente. Observe que R 4+ T = 1.(GRIFFITHS, 2017)

Portanto, o objetivo agora é encontrar o indice de refracdo do plasma ambiente
através das ondas MHD que se propagam neste. Multiplica-se x B© na equagao do
momento, Equacao (4.68), substituindo E®D = —7® x BO ¢ ysando a propriedade
vetorial A x (B x C) = B(A-C)—C(A- B), vem:

©a . 9. B} o
w - 2
CT@E(D + an(l) X B(O) = —7.](1)3(0) R

utilizando %ﬁp(l) x BO — 4p@BO) x [V(V - #1)] = 0, que surge da equacio da
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continuidade da pressao, Equagao (4.66), entao:

0 2
W P g
¢ Ot?

OF « &« f0 L P 50 Sy, gy 5O — _ 9 m gop
— OV x ¥ x BV 4 LGn (B0 -9)(V - EV)BO = - 0B

?

com as equagoes andlogas as de Ampere e Faraday das expressoes nas Equagoes

(4.62)-(4.70), isolando o termo g—i, vem:

2N - 2 B R 0. - o
2 2 (1) s > 2 (1) ; ;
u, V'—— |E Ups-V)tug—u, V| (V-E uy| = V x , (5.8
onde uy = 5$zotc e u2, = ¢® + u? sdo as velocidades de Alfvén e compressional,
respectivamente.

Aplicando a transformada de Fourier e lembrando da expressao de ;’E, a Equacao
(5.8) pode ser revolvida algebricamente para w/k, que é a velocidade da onda ele-

tromagnética produzida no plasma através da perturbacao gravitacional:

m 2] EM hx
0 w? — k*ul, 0 . EM | =uiBPkw | —hy
0 0 W? — k22, + k2 <U’72n _ CS?‘I) EW 0
wa
(5.9)

Portanto, nota-se que a componente da direcao & do campo elétrico depende da
polarizacao x da OG e a componente da direcao ¢, da polarizacao +. Da equagao

da direcao Z, retira-se uma relagao de w e k:

g _ :l:CSUAH

5.10
k ” (5.10)

Conclui-se que a velocidade das ondas eletromagnéticas no plasma depende da velo-
cidade do som no mesmo, que normalmente nao possui valores altos em relacao a ve-

locidade da luz. O indice de refracao é calculado como n = ck/w. Utilizando o resul-
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tado anterior e substituindo ¢, = /vp© /wipc, ug = B¢/ /i, e Ua, = uacost,
onde 6 é o angulo que o vetor de onda gravitacional faz com o campo magnético,

ver:

1 1 1 Wiot 1 B(0)2 1
—— — = (0) 0+ - | — 5.11
" cscosf  cosO\ yp©@  cos 9\] (N TP wo ) yp©® (5.11)

onde wy,; foi trocado pela sua definigao. Dessa forma, observa-se que o indice de re-
fracdo depende dos pardmetros basicos do plasma magnetizado: densidade de massa,
pressao e campo magnético. Para o sistema de binarias de estrelas de néutrons, o
campo magnético é alto, logo, o indice de refracdo também possui valores altos. As-
sim, em relagdo ao meio que circunda o plasma deste sistema, a diferenca de um meio
mais refringente para outro meio menos refringente nao permite facilmente radiagoes

eletromagnéticas perturbadas pelas ondas gravitacionais escaparem do sistema.

Para melhor visualizagao deste resultado, da Equagao (5.7), com ny representando

o plasma e ns, 0 meio que o circunda, e sendo ny; > ng, portanto, R~1eT — 0.

O ambiente de uma binaria de estrelas de néutrons, com campo B ~ 107 T, é

composto de um vento de pares elétron-pésitron *

com alto fator de Lorentz (v ~
10%). Na verdade, devido as linhas de campo abertas, uma estabilidade na densidade
de Goldreich-Julian de carga nao pode ser mantida em todo lugar. Processos com
as particulas "primdrias'(com fatores v ~ 107) carregadas, tais como curvatura da
radiacdo e emissio de Compton Inverso, resultam em uma cascata de pares e®
"secunddrios", cujo fator de Lorentz, consequentemente, é v ~ 102. Ajusta-se a
densidade do vento local dentro do cilindro de luz (< Rp. = ¢/Q ~ 300 km) a
densidade de Goldreich-Julian da ordem de ngy ~ 102 cm™3 (BESKIN et al., 1993),
dado a rotacao orbital da binaria nos instantes finais da fase inspiral da ordem de

~ 10? rad/s.

Ne?
€ome’

Com base na equagao w, = usando uma densidade de carga ~ 102cm=2 do
plasma que circunda as binarias, a onda MHD para atravessar a camada condutora
do plasma precisa de uma frequéncia > 1GHz. Porém, a onda MHD perturbada
pelo acoplamento possui coeréncia com a onda gravitacional que alcanga valores ~
kHz. Consequentemente, com a frequéncia abaixo do limiar de transmissao, a onda

eletromagnética esbarra na camada condutora sendo totalmente refletida.

1Se estes ndo forem seus constituintes, o importante é que a composicdo do plasma satisfaca a
condicao de MHD ideal.
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5.3 Vetor de Poynting

A medida que a onda viaja, leva energia consigo. A densidade de fluxo de energia
(energia por unidade de area, por unidade de tempo) transportada pelos campos é

dada pelo vetor de Poynting.

Aqui nao faz sentido evitar os termos de 2° ordem, pois o vetor de Poynting car-
rega energia com base nos campos elétricos e magnéticos da onda que se propaga,

portanto, para as grandezas perturbadas pelo acoplamento com a OG, vem:

so = Lgo g (5.12)
W

O vetor de Poynting deve ser calculado para os dois modos MHD: modo Alfvén (OA)
e modo magnetossonico (OMS). O modo Alfvén possui campo elétrico nas diregoes
EME e EMVZ e campo magnético na diregio B{Vj, portanto, o vetor de Poynting

aponta nas diregoes Z e I:

Son = Lol BOFO)

1
1
Substituindo as expressdes da sessao anterior, Equagoes (4.89), para o referencial

em repouso, chega-se a seguinte relacao:

Sou o< 2w A B (3 4 2) | (5.13)

desde que w/k = csu A /ua, resultado anterior. Com base na equagao acima, Equagao
(5.13), a energia transportada depende fortemente da frequéncia, da amplitude da
perturbagao gravitacional e do campo magnético de fundo. Portanto, o vetor de
Poynting alcanca valores bem altos, nao apenas pelo intenso campo magnético do
sistema, mas também por causa dos altos valores da amplitude e da frequéncia da
OG proxima ao merger. Este cenario favorece o modelo EMM para a geracao dos
GRBEs, discutido no Capitulo 2.

Se o calculo for realizado para o modo magnetossonico, sendo o campo elétrico
na dire¢do E{Vj e o campo magnético apenas direcao B{VE, o vetor de Poynting

apontard na direcao 2:
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Sioms) = ——EMBL2 (5.14)

=~

Utilizando as expressoes nas Equagoes (4.92) e (4.93), encontramos também a de-
pendéncia forte do vetor de Poynting com a frequéncia e amplitude da radiagao

gravitacional e com o campo magnético de fundo do plasma.

Discutido no capitulo anterior, a onda magnetossonica interage com a OG com mais
eficiéncia em relagao ao modo Alfvén. E, como apresentado aqui, o vetor de Poynting
produzido pelo modo magnetossonico estd direcionado para z. Assim, o fluxo de
densidade de energia eletromagnética se propaga na direcdo do campo magnético

poloidal.

Os campos eletromagnéticos transportam tanto energia quanto momentum. Quando
a luz incide num absorvedor perfeito, ela transmite seu momento a superficie. A

pressao de radiacao pode ser obtida do vetor de Poynting como:

P= “Z o (B3 + h3)w” . (5.15)

Portanto, o vetor de Poynting e a pressao de radiagao sao significativos, principal-
mente nos instantes préximos ao merger, com frequéncia e amplitude relativamente

altas.

A binaria de estrelas de néutrons possui campo magnético derivado dos campo mag-
néticos individuais intensos desde o inicio da coalescéncia. A pressao e a densidade de
matéria crescem com a evolugao do sistema, pois elas dependem da velocidade per-
turbada do plasma, Equagoes (4.66) e (4.68), que alcanga valores relativisticos perto
do merger. Dessa forma, a diferenca do indice de refracdo do plasma com o meio
interestelar fica cada vez maior quando o sistema aproxima do merger, confinando

a radiacao eletromagnética.

Na referéncia (ENDRIZZI et al., 2016), por meio de simulagdo numérica das Equagoes
GRMHD completas, os autores mostraram a evolucao da densidade de matéria du-
rante a coalescéncia de estrelas néutrons orbitando no plano z—y. Na Figura 5.1, sdo
apresentados instantes do merger. Mesmo depois de 15 ms, a densidade de matéria
continua alta no plano de 6rbita, mantendo a radiagao eletromagnética confinada
no plasma. Entretanto, no eixo z, regiao dos polos das estrelas, a densidade reduz,

possibilitando uma reducao do indice de refracao.
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Figura 5.1 - Comportamento da densidade de matéria do sistema binarios de ENs instantes
do merger.

t = 0.0ms t = 1L.0ms t = 15.0ms

y [km)]

@ [km| @ [km] x [km]

Considere um sistema binario de estrelas de néutrons com massas individuais
diferentes 1,92 e 1,42M,, orbitando no plano x — y até o merger, painel inferior. A
densidade de matéria em torno do objeto formado alcanga valores p,, ~ 10'° g/cm?
em pontos distantes. Entretanto, no eixo z, painel acima, a densidade de matéria
reduz rapidamente logo acima do polo do objeto.

Fonte: Endrizzi et al. (2016).

As ondas MHD transferem seu momentum as camadas refringentes do plasma, prin-
cipalmente na dire¢do do eixo z, devido a contribuicao mais significativa dos modos
MHD, o modo magnetossonico. O confinamento da radiacao eletromagnética se torna
insuportavel para o sistema energizado, inclusive préximo ao merger. Porém, com
a reducao da densidade de matéria nos polos do objeto formado e com o fluxo de
Poynting mais intenso direcionado para esse polo, uma brecha permite a formacao
de um jato extremamente energético, surgindo no eixo z. Este cenério se assemelha

aos jatos ultrarrelatisticos extremamente colimados observados nas explosdoes GRBs.

Uma andlise interessante ainda do vetor de Poynting seria encontrar os parametros
do plasma que amplifica ou minimiza a energia transportada pelos modos MHD.

Dessa forma, deriva-se S no tempo:
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Os dois primeiros termos do lado direito sdo chamados de Tensor das Tensoes de
Maxwell (GRIFFITHS, 2017), ou tensor de stress de Maxwell. A derivada do vetor
de Poynting e o tensor de stress de Maxwell sao iguais a forca por unidade de
volume sobre as cargas de um volume qualquer, portanto, iguais ao tltimo termo
da expressao acima. Isto é, a interagdo das amplitudes da onda gravitacional com
os campos elétricos e magnéticos exerce o papel de forga que age nas cargas de um
volume. Outra evidéncia de que o acoplamento da OG com o plasma magnetizado

fornece energia e momento as cargas do plasma.

Por fim, se a derivada do S for nula, num caso de maximo transporte de energia, a

forca aplicada nas cargas deve ser igual ao tensor de stress de Maxwell.
5.4 Energia depositada pelo acoplamento

Nosso objetivo é estudar a transferéncia de energia na interagdo OG-OEM no plasma
fortemente magnetizado ao redor das binarias de ENs durante a fase inspiral. Ambas
as estrelas tém um vento formado por pares elétrons-pésitrons (ou um plasma que
satisfaca a teoria MHD ideal) preenchendo o espaco até grandes distancias. Esti-
mamos a intensidade da energia dos modos MHD excitada pela amplitude da OG,

incluindo a evolugao do campo magnético perturbado e das velocidades do plasma.

As ENs tém um campo magnético dipolar inicial no referencial comodvel ancorado nas
calotas de cada estrela e evolui como um dipolo, B(r) = B,(R,/r)?, onde B, e R,
sao parametros das estrelas na superficie (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983; BESKIN et

al., 1993; BECKER, 2009). O campo magnético maximo do sistema permanece apro-
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ximadamente constante até instantes antes do merger. Na Referéncia (REZZOLLA
et al., 2011), o campo magnético maximo é constante até ~ 3ms antes do merger.
No entanto, ao longo do espago, ele decresce com a distdncia como um dipolo (RUIZ
et al., 2016). N6s consideramos que os momentos de dipolo magnético (u = B,R3)
estao alinhados com o momentum angular orbital durante a evolucao do sistema.
No artigo (PALENZUELA et al., 2013), os autores consideraram trés configuragoes dos
momentos magnéticos com respeito ao momentum angular orbital (caso paralelo e
antiparalelo com os mesmos momentos p e caso paralelo com momentos diferen-
tes p; = 100u2) e encontraram que o caso antiparalelo é significativamente mais

radiativo que os outros casos no tultimo estagio da coalescéncia.

O movimento acelerado das ENs induz um vento no campo magnético que corrota-
ciona com as estrelas. Na aproximacao MHD, o plasma estd congelado nas linhas de
campo magnético e é forcado a velocidades superluminais. O raio em que a veloci-
dade linear tangencial é igual a ¢ é o raio do cilindro de luz R;. = ¢/ (BECKER,
2009; AHARONIAN et al., 2012), onde 2 é a frequéncia orbital do sistema. A magne-

tosfera da BENs estende até Ry, depois do raio, o vento estd livre de forcas.

A morfologia do vento é determinada pela geometria do campo magnético, uma
vez que as particulas carregadas sao congeladas nas linhas do campo magnético.
A densidade da matéria carregada é calculada pela densidade de Goldreich-Julian
(GOLDREICH; JULIAN, 1969):

ngy=-—0-B, (5.18)
€]
onde € é a permissividade do vacuo, e é a carga elementar e B corresponde ao campo

magnético de fundo. Para um sistema canénico perto do merger, Q = fog/2 = 750

Hz, considerando B = 10® T, a densidade de Goldreich-Julian é cerca de 10 m=3.

Longe das estrelas, as linhas do campo magnético comegam a se abrir e as particulas
fluem para fora do raio do cilindro de luz, desequilibrando a densidade de Goldreich-
Julian. Como resultado, um forte campo elétrico aparece na dire¢ao longitudinal
e particulas carregadas "primarias'podem fluir da superficie da estrela com alto
fator de Lorentz (7, ~ 107). Devido & geometria das linhas do campo magnético e
ao espalhamento Compton inverso (LANDAU; LIFSHITZ, 1975; RYBICKI; LIGHTMAN,
1986), um efeito em cascata pode ser criado. Como consequéncia, sao produzidos

+

pares "secunddrios'e™ com densidade tipica ny = Mn,, onde M é chamado fator de

multiplicidade. Pela conservagao de energia, o fator de Lorentz da "segunda'geragao
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de particulas é vs = ~,/M e pode atingir valores 75 ~ 10 (MOORTGAT; KUIJPERS,
2005).

Com base na discussao acima, onde a morfologia da ténue magnetosfera da BENs é
determinada pelo campo magnético dipolar que se estende até o raio do cilindro de
luz, a onda gravitacional das ENs emitida através da magnetosfera excita o plasma
e gera correntes elétricas. A perturbacao no plasma produz os modos MHD, essa
interacao OG-OEM no vacuo ou em um meio é mais eficiente quando as velocidades
de fase da OG e OEM sao coerentes. Calculamos a energia eletromagnética exci-
tada pela interagdo com auxilio do teorema de Parseval. O campo eletromagnético

(JACKSON, 1998) armazena uma quantidade de energia conforme:

’ 2

&Ek (5.19)

o — [ 1BOF g, B(E)
Re 2flo Ry 2o

onde py é a permeabilidade do vacuo e a densidade espectral do campo magnético
¢ calculada sobre a toda a regiao da frequéncia Rj. A integral é desenvolvida con-
siderando uma esfera de vetor de onda de raio dentro da faixa [0, k]. Portanto, o

elemento de volume do espaco de frequéncia ¢ d*k = 4wk?dk.
Para o modo Alfvén, o campo magnético perturbado no dominio da frequéncia (com

unidade m3T), Eq. (4.95), nas unidades SI é:

hy (woe) BOc w? + k*uj
2(1 = Bua, /c) w? — ]€2u124H '

BW(k,w) =

Y

(5.20)

A integral da Equagao (5.19) é calculada para a energia eletromagnética da onda

Alfvén no dominio da frequéncia, o resultado é:

B
e -

(5.21)

Observe que a energia eletromagnética da interacao OG-OEM depende: da ampli-
tude OG, das frequéncias OG-OEM, do vetor do campo magnético de fundo, da

velocidade de fase de Alfvén e do fator 3 no referencial de repouso que é a soma das
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velocidades das estrelas com a velocidade perturbada do plasma.

Para o modo magnetossonico, é necessario simplificar a expressao do campo magné-
tico perturbado (Equagao (4.104)). Considere as velocidades de fase uy s (Equacoes
(4.83)) no limite ultra-relativistico, onde us — c¢. Como discutido anteriormente,
a velocidade de fase do modo magnetossonico lento fica uy — 0. Por outro lado, o
modo magnetossonico rapido pode ser coerente com a OG, onde u?c ~ u%, quando
Cc > Cs.

Considerando a discussdo acima e us, = uacos(f), ua, = ugsen (), o campo

magnético perturbado no dominio da frequéncia (com unidades m®*T) no SI é:

(1) -~ h+B(O) w (1 - MTA)
T 2e(1 = Byt (K2 — w?) (B2uy + ua — 26¢) [Be — ua cos(A)]? [c — Bua cos(F)]?

X {(1 — B)Bywcos(8) (¢* —u%) (ua — Be) [ua — ua cos(6)] { (8% +1) cualcos(0) + 1] — 28 [u% cos(8) + ¢?] ]
—sen (6) [25203{72kuA (¢ — Bun) [Be — ua cos(0)]” + w (ua — Be) {72 [c — Bua cos(0)]> — uisenz(Q)} }

+ ¢[Be — ua cos(0)) {kuA (c— Bua) [W2 [Be — ua cos(0)]® + u%senQ(H)} + 72w (ua — Be) [¢ — Bua cos(0)]? }] }

(5.22)

O tamanho da expressao reduz consideravelmente se § = 7/2; e o caso geral retorna
a interacao OG-OEM apenas para o modo magnetossonico, onde a propagacao da

OG é perpendicular ao campo magnético ambiente. Fazendo § = 7/2, o resultado é:

h,BO w (1 — Bua/c)
B =1yt (w? — kuj) (BPua + ua — 26¢)

X {30272 [—uA (620k + w) + Bku + Bcw} + 2 [ua (Bhua + 2w) — ¢ (kua + 28w)] } :

(5.23)

x

BW(k,w) :2<

Integrando a Equacao (5.22) sobre todo o espago de frequéncia k%dk, nés obtemos a
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energia eletromagnética excitada pela interacao da OG-fast OMS. Este resultado é:

Ah2BY° w2 (1= B)2(B+ 1) [4cos(d) — B2 cos(20) + B2 — 8]’

R2poua (W2 —wd i) (1—u? (:05(9)/0)4

B
W(()]V)IS =

X

(W
{4ngS — Gwonsw’ +w(w” —wous) {_HOg(wOMS — w) + Tlog(wons + w) — 8tanh ™ (%)} H

(5.24)
onde foi usado v = 1/(1 — B%)V/? e worrs = kuy.

Estudando o dominio das fungoes de energia, nés verificamos que os termos nas duas
expressoes da energia 1/(wip orrg) — w?), tanh ™ (wioa0ms)/w) € 10g(wlh 4 onrs) —
w?) vao para o infinito quando as OGs e ondas MHD tém a mesma frequéncia
wooa,oms) —w — 0. As interagoes das ondas sdo mais eficientes se elas sdo coerentes
(ressonantes) (MACEDO P. G. E NELSON, 1983; PAPADOPOULOS et al., 2001; SERVIN M.
E BRODIN, 2003). Portanto, nés faremos uma anélise durante a coalescéncia levando

em conta Woaoms) —w = Aw — 0.

Note que se o angulo 8 — 0, tanto o campo magnético perturbado quanto a energia
eletromagnética perturbada desaparecem. Verifique nas Equagoes (5.20) — (5.24).
Este resultado era esperado, quando o campo magnético ambiente estd paralelo a
propagacao da OG, nao existe acoplamento entre OG e OEM. Isto acontece, pois
a propagac¢ao da OG ao longo da direcao de B© nao produz correntes elétricas no
plasma (MACEDO P. G. E NELSON, 1983; GRECO ANTONIO E SETA, 1998; PAPADO-
POULOS et al., 2001; SERVIN M. E BRODIN, 2003). Por outro lado, o modo Alfvén
é coerente quando # — 0. Num plasma fortemente magnetizado, u4 — ¢, 0 modo
magnetossonico rapido nao depende do angulo 6, a velocidade de fase uy ¢ a mesma

velocidade da luz.

Nos consideramos dois casos para aplicar nossas expressoes e calcular a energia
eletromagnética: a simulacao realizada na Referéncia (REZZOLLA et al., 2011) e a
detecgao GW170817 (ABBOTT et al., 2019), onde com nossos resultados, nés podemos
comparar com as energias do GRB170817A associado (BROMBERG et al., 2017).

A Tabela 5.1 mostra o sumario das informagoes das Estrelas de Néutrons usadas
na simulac¢ao e no evento detectado GW170817 e também as condigoes iniciais que
calculamos com as equagoes do Capitulo 3. Os campos magnéticos sugeridos para as
estrelas de néutrons do evento GW170817 sao da ordem de 10%T, consistente com
os valores considerados por diferentes autores (BESKIN et al., 1993; PALENZUELA et
al., 2013; RUIZ et al., 2016). O raio equatorial da EN é o valor canénico, cerca de
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1,3 x 10%m (BESKIN et al., 1993).

Tabela 5.1 - Condigoes iniciais baseadas na Binaria de Estrelas de Néutrons da simulagao
(REZZOLLA et al., 2011) e do evento detectado GW170817 (ABBOTT et al.,

2019).
Parametro Simulacao GW170817
Massa Total 3,0M¢ 2,73Mg
Massa Chirp 1,31M 1,186 M,
Campo magnético 108 T 108 T
Raio Individual 1,36 x 10* m 1,36 x 10* m
Ry 1,592 x 10° m 1,543 x 10° m
7o 1,926 s 2,259 s
focisco 1,465 kHz 1,610 kHz
foc(T = 2ms) 1,314 kHz 1,395 kHz

Comecgamos a aplicar as equagoes GRMHD linearizadas a BENs da simulacao. As-
sim, nés podemos comparar com os resultados mostrados pela Referéncia (REZZOLLA
et al., 2011), calibrando o método usado para calcular a Transformada Discreta In-

versa de Fourier.

A velocidade de Alfvén que melhor ajustou os resultados da simulagao foi cerca de
us ~ 0,2c. Como nosso interesse é calibrar nossas equagoes através da simulacao e

depois aplicar ao evento detectado, de agora em diante, nés utilizaremos este valor.

A BENs da simulacdo tem um raio orbital inicial de Ry = 1,592 x 10°m, se nos
considerarmos a frequéncia inicial da OG igual a 100 Hz. As estrelas estao a 1,926
s para o merger. A radiacao gravitacional faz a érbita encolher até as estrelas de
néutrons se tocarem, consequentemente o raio do cilindro de luz decresce (na Figura
5.2). No limite da érbita quasi-circular, nés consideramos a fase inspiral até a érbita
circular interna mais estével — inner-most Stable Circular Orbit (ISCO), a frequéncia
é foc,sco = 1,46 kHz que corresponde ao tempo restante de 1,4 ms até o merger.
A simulagao mostra que a energia MHD e o campo magnético toroidal tém valores
significativos com menos de 2 ms para o merger, cuja frequéncia da OG ¢é de 1,31

kHz.
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Figura 5.2 - Evolucao do raio do cilindro de luz em funcao da frequéncia fog.
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A evolugao do raio do cilindro de luz em func¢ao da frequéncia da OG fog. A
fase inspiral é considerada entre 100 Hz e 1465,49 kHz (BENs estd na frequéncia
da érbita circular interna mais estdvel - ISCO). O raio orbital decresce por
causa da perda de energia através da emissao gravitacional do sistema. A figura
mostra que o raio do cilindro de luz R é proporcional ao decaimento do raio orbital.

Fonte: Producao do autor.

As estrelas alcancam altas velocidades antes do merger. A evolugao da velocidade
das estrelas é descrita pela Equagao (3.34) e apresentada pela Figura 5.3. Note que
este valor é uma parte do fator 8 no fator de Lorentz. E necessario adicionar a

velocidade perturbada do plasma pela interacao OG-OEM.
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Figura 5.3 - Evolucdo da velocidade das estrelas em funcao da frequéncia fog.
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A evolucio das velocidades das estrelas sobre a velocidade da luz em funcao da
frequéncia da OG (fog). A velocidade das estrelas depende da massa total do
sistema que esta relacionada com a assintota apresentada na figura. Esta velocidade
descreve uma parte do parametro [ nas transformacoes de Lorentz. A outra parte
é devido a perturbacao do plasma através das interagoes das ondas.

Fonte: Producao do autor.

A amplitude e a frequéncia da OG aumentam com a fase inspiral e dependem da
distancia da propagacao. Considerando a distancia da interacao da OG igual ao raio
do cilindro de luz, a Figura 5.4 apresenta as amplitudes da OG durante 100 — 1465
Hz da coalescéncia. A Figura 5.5 mostra como é o comportamento da amplitude
no dominio da frequéncia. A interpretacao da forma de onda na Figura 5.5 é dife-
rente daquela no dominio do tempo. O eixo das ordenadas representa a densidade
da amplitude ou um histograma da amplitude sobre as frequéncias associadas. Por-
tanto, por exemplo, se considerar uma OG como um burst, monocromética como no
merger, tem-se uma Delta de Dirac nessa frequéncia associada, toda a densidade de

amplitude serd um tinico pico.

No entanto, as interpretagoes das equacoes serao feitas no dominio do tempo, o en-
tendimento é mais facil. O procedimento sera o seguinte: calcula-se as quantidades

baseadas nas equagoes anteriores (no dominio da frequéncia é mais facil de mani-
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pular), depois a Transformada Discreta Inversa de Fourier ? ¢ aplicada para obter
as quantidades no dominio do tempo. Dessa forma, as expressoes no dominio da
frequéncia serdao consideradas como fungoes discretas em relacao as frequéncias das
ondas. As equagoes serdo calculadas sobre a faixa de frequéncia [100, foq, s, Hz
a cada 0,5 Hz (esses intervalos ja permitem que as fungdes mostrem seu compor-
tamento). Assim, cada grafico possui (fog,sco — 100)/0,5 pontos, onde fog,sco €
definida pela massa da BENs. A evolucao das quantidades depende da frequén-
cia. OG-OEM, bem como do termo ressonante wygp — wog = Aw — 0 Usamos

Aw = 107! Hz para calcular os efeitos ressonantes.

Figura 5.4 - Evolucao da amplitude da OG em fungdo da frequéncia fog no dominio do

tempo.
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A evolugao da amplitude das polarizagdes da OG como uma funcao da frequéncia
foc no dominio do tempo. A forma de onda foi calculada através da expressao da
amplitude da OG no dominio do tempo na Equagao (3.32) (MAGGIORE, 2008).
A linha vermelha fina representa a polarizacdo x da amplitude da OG, enquanto
a linha azul grossa representa a polarizacdo +. O comportamento do grafico era
esperado, como foi discutido no Capitulo 3.

Fonte: Producao do autor.

2A Transformada Discreta Inversa de Fourier u, de uma lista v, de comprimento n é definida
para ser 1/n<1+a)/2 22:1 vee 2mib(r=1)(s=1)/n onde ¢ e b sdo pardmetros escolhidos de acordo a
andlise. Escolhemos valores entre 1 e 5 para a e b = 1.

159



Figura 5.5 - Evolucdo da amplitude da OG em funcdo da frequéncia fog no dominio da

frequéncia.
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A evolugao da amplitude das polarizagdes da OG como uma funcao da frequéncia
foc no dominio da frequéncia. A linha vermelha fina representa a polarizacdo X
da amplitude da OG, enquanto a linha azul grossa representa a polarizagao +.
Comportamento esperado de acordo com o que foi discutido no Capitulo 3.

Fonte: Producao do autor.

A radiacao gravitacional se propaga através do plasma magnetizado e as trajetorias
de particulas carregadas sao perturbadas. De acordo com as equagoes do Capitulo 4,
a velocidade do plasma aumenta com a amplitude da OG (veja a Figura 5.6). Além
disso, o plasma esta congelado nas linhas do campo magnético que corrotaciona com
as estrelas. Portanto, a velocidade total do plasma no referencial do laboratoério é
a soma v + v, onde v ¢ definido na Equacdo (3.34). Podemos mostrar a evolucio
do pardmetro 8 durante a fase inspiral (representado na Figura 5.7). Nos instantes
antes do merger, o plasma atinge a velocidade da luz e o fator de Lorentz possui
valores altos. Utilizamos o angulo § = /4 entre o campo magnético de fundo e a
direcao de propagacao da OG, a velocidade da fase uy nao depende do angulo e esse

¢ o melhor angulo que ajustou os resultados da simulagao.
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Figura 5.6 - Evolucdo da componente z da velocidade perturbada do plasma em funcao
da frequéncia fog.
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O gréafico mostra a evolucdo da componente z da velocidade perturbada do plasma
a partir da frequéncia 1000 Hz, pois a interacao se torna mais significativa apos
a frequéncia 1314, 84 Hz, faltando 2 ms para o merger. Esta velocidade compde o

parametro  do fator de Lorentz, junto com a velocidade das estrelas apresentada
no grafico da Figura 5.3.

Fonte: Producao do autor.
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Figura 5.7 - Evolucao do pardmetro 8 em fungao da frequéncia fog.
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Evolucdao do parametro [ do plasma no referencial de repouso em funcao da
frequéncia fog. Sao consideradas as velocidades das estrelas e a velocidade pertur-
bada do plasma devido a interacao OG-OEM.

Fonte: Producao do autor.

Os graficos mostram a interagao a partir da frequéncia 1000 Hz, pois a interacao
se torna mais significante depois da frequéncia 1314, 84 Hz, que corresponde a 2 ms

faltando para o merger, como a simulagdo demonstra (REZZOLLA et al., 2011).

O modo Alfvén também tem a velocidade do plasma associada, vgsl)(k,w). Para o
angulo § = 7/4, seu valor é ligeiramente maior que v{"(k,w), pois este wltimo é

proporcional a sen? (6), enquanto v{" (k,w) ¢é proporcional a sen (6).
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Figura 5.8 - Evolucao da componente y da velocidade perturbada do plasma em funcao
da frequéncia fog.
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A forma de onda da componente y da velocidade perturbada do plasma é semelhante

a vV, Mas o valor maximo da velocidade alcanca intensidade maior, para o angulo
escolhido 0 = /4.

Fonte: Producao do autor.

Note que a combinagao das velocidades nao pode exceder a velocidade da luz. Na
Figura 5.3, a velocidade maxima devido & corrotacio das estrelas é de 1,18 x 108
m/s (~ 0,395¢), entdo a velocidade maxima devido a interacdio OG-OEM nao pode
exceder 1,8 x 10%m/s(~ 0, 6¢). Na Figura 5.7 ¢ verificado.

Na Referéncia Rezzolla et al. (2011), a simulagao demonstrou que o campo magnético
maximo tanto poloidal quanto toroidal aumenta com a coalescéncia, instante antes
do merger, 2ms (1,314 kHz). O campo magnético poloidal maximo aumenta por um
fator de 10, enquanto o campo magnético toroidal maximo, insignificante no inicio
da fase inspiral, vai de 10*2G (10°T) em 1, 314kHz para a ordem de 10'* G ou 10°
T com 1,4ms para o merger (1,465kHz).

No6s podemos ver a evolugdo do campo magnético de duas maneiras: ou o campo
magnético aumenta diretamente, B{Y (k,w) e B{Y(k,w) sdo componentes do campo

magnético toroidal e ficam maiores com a coalescéncia, ou as densidades de corrente
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sdo responsaveis por amplificar o campo magnético. j(V(k,w) e jl(/l)(k, w) produzem
um campo magnético na direcio z, componente poloidal, e 5V, no plano = — ¥, a

componente toroidal.

Observe as Equagoes (4.108)-(4.97), a densidade de corrente jél) depende de 1/B©) =
B cos(6) e v (k,w) o 1/ tan(f), entdo j! diminui na ordem de (B®sen (0)) ! ~
1073T~! com 6 # 0, jl(/l), seu valor pode alcancar quantidade significativa perto do
merger, quando 7y possui valores mais altos e jél) depende de Ugl)(k, w) indiretamente
que cresce a altos valores como nés vimos na Figura 5.6. A densidade de corrente
38 (k,w) tem um termo (1— fBua,)?/(ua, —5)*—1 — 0 quando § — 1, limite ultra-
relativistico. No entanto, jg(cl) depende de v e os campos eletromagnéticos ficam
maiores perto do merger. Em resumo, as densidades atuais do plano x — y podem
contribuir com o campo magnético poloidal, no entanto, parece que esses valores
nao sao significativos, como a simulacdo demonstra instantes antes do merger. Apés
a colisao das estrelas, o campo magnético inicial cresce por efeito da instabilidade
de Kelvin-Helmholtz desencadeada pelo cisalhamento das superficies das estrelas no
merger (PRICE; ROSSWOG, 2006; GTACOMAZZO et al., 2009).

Por outro lado, o campo magnético toroidal evolui significativamente durante a
coalescéncia, produzido pelas quantidades jM (k,w), B! (k,w) e B (k,w). A com-
ponente 'S) aumenta proporcional ao campo elétrico perturbado Egl), por sua vez,
proporcional & velocidade perturbada v() (k,w). Nés vimos que esta velocidade evo-
lui com a frequéncia da OG até alcancar a velocidade superluminal (ver a Figura
5.8). Além disso, a densidade de corrente fica maior ainda perto do merger, onde
B3 — 1. O campo magnético méximo perturbado B{V e Bzgl), mostrado no grafico
da Figura 5.9, aumenta ao longo da fase inspiral, evolui de 10T a 10°T menos que

2ms como a simulagao mostrou na Referéncia (REZZOLLA et al., 2011).
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(1) (1)

Figura 5.9 - Evolucao das componentes do campo magnético perturbado B;’ e By’ em

fungao da frequéncia fog.
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A evolugao do campo magnético perturbado em funcao da frequéncia fog. O painel
de cima mostra a amplitude B{" derivada pelo modo magnetossénico. O painel de
baixo mostra a amplitude Bl(jl) derivada do modo Alfvén, ambos com 6§ = w/4. O
campo magnético maximo evolui de forma semelhante a mostrada pela simulagao

da Referéncia (REZZOLLA et al., 2011)

Fonte: Producao do autor.

Enquanto a EN orbita a outra, as compactas liberam radiacao gravitacional através

do plasma fortemente magnetizado circundante as estrelas. Esse plasma congelado

nas linhas de campo magnético se estende até o raio do cilindro de luz (da ordem

de aproximadamente 10 vezes o raio da 6rbita). As particulas forgadas a se esticar
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devido a amplitude da OG mudam suas trajetorias e os parametros ambientes do
plasma nao conseguem manter o equilibrio e excitam quantidades como consequéncia
da propagacgao da OG. Alguma energia é depositada no plasma devido a excitagao
dos parametros. E natural pensar que a maior parte da energia estd associada ao
campo eletromagnético. As Equagdes (5.21)-(5.24) no dominio da frequéncia calcu-
lam a energia eletromagnética pela excitagao das ondas MHD com respeito a alguns
parametros da OG e do plasma. Considerando que a propagacao da OG faz um
angulo com o campo magnético de fundo em torno de § = 7 /4 (discutimos a escolha
desse angulo) e a evolugao das quantidades perturbadas, como mostrado acima, cal-
culamos a energia eletromagnética transferida durante o na fase inspiral 100 — 1465

Hz do sistema da simulagdo, a evolugao da energia é mostrada na Figura 5.10.
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Figura 5.10 - Evolucdo da energia eletromagnética associada aos modos Alfvén e magne-
tossonicos em func¢ao da frequéncia fogq.
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A evolugdo da energia eletromagnética pela interagio OG-OEM em funcao de
foa. Os resultados apresentados aqui sao esperados pela simulacao das Equagoes
Relativisticas MHD completas como na Referéncia (REZZOLLA et al., 2011). A curva
vermelha pontilhada representa a energia transferida pelo modo magnetossonico,
enquanto a linha azul representa a energia associada ao modo Alfvén.

Fonte: Producao do autor.

Note que a ordem das energias encontradas com as Equacoes (5.21) e (5.24) é a
mesma encontrada na simulagao da Referéncia (REZZOLLA et al., 2011). Além disso,
a energia eletromagnética aumenta entre duas e trés ordens durante 2 ms (~ 1200 —
1465 Hz) na fase inspiral como esperado pela simulacao das Equagoes Relativisticas
MHD completas. Como foi escolhido # = 7/4, a energia eletromagnética nao é
méaxima, devido ao termo sen®(f) na equacdo da energia. No entanto, com este
angulo o comportamento do modo Alfvén pode ser visto, desde que a velocidade de

fase Alfvén uy, = ua cos(#) ~ 0, 7c, é um caso aproximado da condigao de coeréncia.
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Se escolhéssemos # — m/2, apenas o modo magnetossdnico é considerado na inte-
racao ressonante OG-OEM, a velocidade de fase Alfvén desaparece e o modo MHD
nao respeitara a condicao de coeréncia com a OG. Nos esperamos o valor maximo da
energia eletromagnética durante a interagdo OG-OEM quando 6 = 7/2 na Equagao
(5.24). Nessa condigdo, nds encontramos que a energia eletromagnética transferida

na érbita mais estével fog, 500 ¢ da ordem de 10%° J (10*? erg) (veja na Figura 5.11).

Figura 5.11 - Evolugao da energia eletromagnética associada ao modo MHD para 6 = /2

em funcao da frequéncia fog.
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A evolucao da energia eletromagnética perturbada em funcao da frequéncia foqg
para o caso perpendicular entre o campo magnético de fundo e a propagacao da
OG. Na orbita estavel mais interna fog,s00, @ €nergia ¢ méxima, alcangando 10%

J (10*2 erg). A figura representa a simulacio com os parametros fisicos descritos na
Tabela 5.1.

Fonte: Producao do autor.
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Agora, levando em consideragao as propriedades do evento GW170817 (ABBOTT
et al., 2019) resumidas na Tabela 5.1, podemos calcular a energia eletromagnética
transferida pela interacado OG-OEM. As demais quantidades evoluem de maneira
semelhante ao ultimo caso. A evolugdo da energia com 6§ = 7/4 é mostrada na
Figura 5.12. Para ENs com raio igual a ENs da simulagdao, notamos que a energia
fica maior que o tultimo sistema. A frequéncia da coalescéncia para GW170817 é
maior. O comportamento é semelhante, quando a fase inspiral estd a 2 ms para o
merger. Mais energia é transferida para o plasma pela interacaio OG-OEM e seu

valor maximo ¢ atingido na frequéncia ISCO.

Figura 5.12 - Evolugao da energia eletromagnética excitada pela interacdo OG-OEM em
funcdo da frequéncia fog.
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A evolugao da energia eletromagnética excitada pela interacao OG-OEM em fung¢ao
da frequéncia fog para o evento GW170817 detectado pelo aLIGO-Virgo (ABBOTT
et al,, 2019). A curva tracejada vermelhada representa a energia transferida pelo
modo magnetossonico, enquanto a linha azul representa a energia pelo modo Alfvén.

Fonte: Producao do autor.
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Se nés considerarmos que o campo magnético na superficie das ENs é cerca de 108 T
no caso perpendicular, onde o modo magnetossonico tem a energia maior, a energia

alcanca valores da ordem de 103¢ J (103 erg) antes do merger (veja a Figura 5.13).

Figura 5.13 - Evolucdo da energia eletromagnética excitada pela interacdo OG-OEM em
funcao da frequéncia fog para o dngulo 6 = 7/2.
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A evolucao da energia eletromagnética perturbada em funcao da frequéncia foq
para o caso perpendicular entre o campo magnético de fundo e a propagacao da OG
do evento GW170817. Na érbita estavel mais interna foq, g, @ energia é maxima,
alcancando 10%¢ J (10*® erg). Esta figura considera o evento GW170817 com os
parametros fisicos descritos na Tabela 5.1.

Fonte: Producao do autor.
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Considerando o plasma fortemente magnetizado, o modo magnetossonico é coerente
com a radiacao gravitacional para varias configuragoes do angulo entre o campo
magnético de fundo e a propagacdao da OG, o oposto para o modo Alfvén, onde
a condicao ressonante é # = 0. No entanto, de acordo com o comportamento das
energias MHD mostradas pelos graficos nesta secao, a energia do modo Alfvén tem

uma amplitude maior que o modo magnetossonico para 0 = 7/4.

A funcdo que melhor caracteriza o comportamento da energia eletromagnética ex-
citada pelos modos MHD mostrada na Figura 5.12 (essa andlise poderia ser feita
para o caso da simulacao, o comportamento é o mesmo, apenas as amplitudes sao
diferentes) é um conjunto de termos de poténcia da frequéncia da OG (ou frequéncia

orbital foq = 2ffonte) como uma fungao de W ng. As poténcias sao:

WS ¢ = —0,338085 " + 5315,82f'° — 3,6113 x 107 f? + 1,38831 x 10" f
—3,32265 x 10Mf7 +5,13136 x 10176 — 5,12839 x 10%° £° + 3,23774 x 10?3 f*

—1,22143 x 1070 f3 4 2, 48183 x 10%® f* — 2,23765 x 10°° f + 6, 56468 x 10>! |
(5.25)

W) = —0,0579517 12 + 1006, 29 f'' — 7,6465 x 10° 10 + 3,34092 x 100 f?
—0,27454 x 1083 % +1,70623 x 1017 f7 — 2,10551 x 10%° % + 1, 72578 x 10%f5
—9,10102 x 10% f* 4+ 2,90493 x 10% 3 — 5,02533 x 10%° 2 + 3,79387 x 1032 f
— 7,20951 x 10°* (5.26)

Na Referéncia (PALENZUELA et al., 2013), com as simulagdes das Equacoes Relati-
visticas completas, os autores discutiram sobre as luminosidades da radiagao eletro-
magnética produzida pela coalescéncia e caracterizada em termos da poténcia da
frequéncia orbital da bindria como uma funcio L o< Q. Desde que a energia e lu-
minosidade sdo proporcionais, nossos resultados concordam com o que foi mostrado

e derivado por esses autores.
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6 CONCLUSAO E PERSPECTIVAS

A forca gravitacional é a interagdo dominante nos sistemas astronomicos, apesar
de ser a interacao mais fraca. Entretanto objetos extremamente massivos que pos-
suem oscilagao nao-radial ou sistemas binarios de objetos compactos emitem ondas
gravitacionais. Emissoes que sao capazes, a partir de sua deteccao, de fornecer infor-
macoes importantes de objetos exéticos, como os buracos negros. Essa janela para
o universo foi inaugurada em 2015 pela primeira deteccao da coalescéncia de bu-
racos negros pelo detector LIGO. O nimero de detecgdes s6 tende a crescer com o
aumento da sensibilidade dos detectores interferométricos. A ampliacdo do nimero
desses detectores também podera fornecer um melhor estudo da distribui¢ao espacial

dos objetos exdticos, respondendo varios questionamentos sobre a natureza deles.

Além das informacoes trazidas pelas OGs desses objetos, estas podem participar
decisivamente de processos fisicos nao entendidos dos sistemas extremamente ener-
géticos, como GRBs. Durante algumas décadas, tentou-se entender a interacao das
OGs com outra onda de natureza distinta, mas bastante conhecida, as ondas eletro-
magnéticas. Pode ser que essa interacao seja relevante em processos ja conhecidos
e detectados do Universo. Como por exemplo, Radiagdo Césmica de Fundo (CMB)
(PENZIAS; WILSON, 1965), pulsares (HEWISH et al., 1968) ou até mesmo em sistemas
bindrios de raio-X (SCHREIER et al., 1972).

Neste trabalho, verificamos que as OGs participam ativamente em sistemas bina-
rios em coalescéncia na presenca de plasma circundante fortemente magnetizado.
Durante a fase inspiral, a emissao gravitacional excita os modos de ondas magneto-
hidrodinamicas, Alfvén e magnetossonico. E uma quantidade de energia é transferida
as ondas MHD, mesmo para frequéncias mais baixas da coalescéncia. A interacao
mais efetiva ocorre entre a OG e a onda magneto-actstica rapida. A velocidade de
fase dessas ondas pode facilmente aproximar da velocidade da luz no plasma em

questao.

Inicialmente, aprofundamos os estudos anteriores desenvolvidos principalmente em
(GERTSENSHTEIN, 1962; BOCCALETTI et al., 1970; ZEL'DOVICH, 1974; BRODIN G.
E MARKLUND, 1999; MARKLUND et al., 2000; SERVIN M. E BRODIN, 2003; MOORT-
GAT; KUIJPERS, 2003; ISLIKER et al., 2006; MOORTGAT, 2006). No entanto, nenhum
desses trabalhos apresentou os calculos matematicos explicitos conforme desenvol-
vidos aqui. Além disso, nestes trabalhos anteriores, os autores assumem uma funcao
delta para calcular a interacao e a transferéncia de energia entre as OGs e o plasma

magnetizado do sistema binario. Apresentamos as expressoes para a fase de coales-
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céncia total e discutimos as consequéncias dessa interacao.

Em nosso modelo, consideramos que o plasma ao redor das estrelas esta na aproxi-
macao MHD ideal, Secao 4.1, e pode interagir com a OG liberada pela coalescéncia,
Equagoes (3.33b) e (3.33a). Enquanto as ENs se orbitam, é liberada radiagao gravi-
tacional (MAGGIORE, 2008) através do plasma fortemente magnetizado que circunda
as estrelas (BESKIN et al., 1993). Este plasma congelado em linhas de campo mag-
nético se estende até o raio do cilindro de luz (da ordem de cerca de 10 vezes o
raio da drbita) (MOORTGAT; KUIJPERS, 2005). As particulas sujeitas as forcas de
maré devido a amplitude da OG mudam suas trajetorias, e os pardmetros do plasma
nao conseguem manter o equilibrio. Excitam as grandezas como resultado da pro-
pagacao de OG, Secao 4.4. A energia é depositada no plasma devido a excitagao
dos pardmetros, como demonstram as Equagoes (5.21) e (5.24). Inicialmente, o con-
junto de equagoes é escrito no referencial comoével, Secao 4.4.1, mas para calcular
a energia total, com a energia de repouso, precisamos estudar as consequéncias do

acoplamento no referencial de laboratério, Secao 4.4.2.

Com a detec¢ao do primeiro merger de BENs observada em OGs (GW170817) se-
guida por uma contraparte eletromagnética (GRB 170817A), a era da astronomia
de multi-mensageira comegou. Considerando especificamente o GRB 170817A, sua
classificacao foi dada como um sGRB devido a sua duragao de 24+0.5s. No entanto,
a energia isotrépica equivalente é ~ 103 — 10%° J, que resulta em um valor inferior
em trés a quatro ordens de magnitude do que o sGRB mais fraco conhecido (BROM-
BERG et al., 2017). Nao estd clara qual é a origem desta 'fraqueza’. No entanto, alguns
autores argumentaram que a emissao fraca é consistente com emissao fora do eixo
de visada do observador (TROJA et al., 2018; MENG et al., 2018).

Na Secao 5.4, oferecemos um cenario para estudar o GRB 170817A. Uma vez que
o modo magnetossonico estd em coeréncia com as OGs para uma ampla gama de
valores de 6, entdo as energias totais ~ 10%* — 103" J poderiam ser transferidas para
o plasma através das OGs se 6 estiver em 7/2. Observagoes simultdneas de sinais
eletromagnéticos e OGs nos permitirao explorar a rica fisica envolvida na geragao
de GRBs por binarias de objetos compactos. Em particular, os sGRBs podem ser
explorados e analisados com base no formalismo aqui desenvolvido, envolvendo o

acoplamento de plasmas fortemente magnetizados com OGs.

Primeiro, calculamos as quantidades perturbadas para a BENs na simulagao do
trabalho de Rezzolla et al. (2011), demonstramos a evolugao da bindria durante a

coalescéncia até a frequéncia ISCO do sistema. As Figuras 5.6, 5.8 e 5.9 mostram
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a evolucao das principais quantidades do plasma. Calculamos a energia eletromag-
nética transferida pelos modos MHD para dois angulos, § = 7/4 ¢ 6 — 7/2. O
modo magnetossonico permanece coerente em ambos os angulos, porém o modo
Alfvén s6 é coerente quando ¢ — 0, reduzindo as perturbagoes devido a dependén-
cia com o termo sen . A Figura 5.10 mostra a excitagdo de energia eletromagnética
com # = 7/4. O modo Aflvén atingiu valores da ordem de 1035 J antes do merger,
enquanto o modo magnetossdnico atingiu o valor 1032 J na frequéncia ISCO. No
entanto, se §# = m/2, consideramos apenas a OMS e a energia eletromagnética para
este Angulo muito préxima da frequéncia ISCO ¢é ~ 4,5 x 10%°J (veja na Figura 5.11).
Comparamos estes resultados com os apresentados por Rezzolla et al. (2011) para
calibrar as Transformadas Inversas Discretas de Fourier. Em seguida, aplicamos ao
evento GW170817 detectado pela colaboragao LIGO-VIRGO (ABBOTT et al., 2019).

Utilizamos os parametros associados ao evento GW170817 (ABBOTT et al., 2019).
Os parametros principais sao: a massa total 2, 73M,, a massa chirp M, = 1,186 M
¢ fowrseo ~ 1610Hz que produz 8 = 0,035f45. Usando B® = 10°T e Ry =
1,36, x10*m (REZZOLLA et al., 2011; PALENZUELA et al., 2013), descobrimos que a
energia total armazenada no plasma pelo acoplamento com as OGs vai de ~ 1033 ]
(OMS) a ~ 10% J (AW), para § = 7/4. Essas energias totais sdo obtidas desde a
fase inspiral até instantes antes do merger das estrelas e a Figura 5.12 apresenta
a energia armazenada por frequéncia da OG. Calculamos o caso perpendicular, a
Figura 5.13 mostra que a energia da OMS armazenada no plasma é de cerca de 1037

J instantes antes do merger.

O modo magnetossonico é mais eficiente, pois sua perturbagao é perpendicular ao
campo magnético de fundo como uma onda compressional. Esta é a mesma condigao
para um acoplamento eficiente entre as OGs e as ondas de plasma. A onda de cisa-

lhamento, OA, excita oscilagoes paralelas a E(O), reduzindo a energia armazenada.

A energia magnética armazenada evolui com a frequéncia da OG. Assim, frequéncias
mais baixas também contribuem para armazenar a energia, embora a contribuicao
mais importante ocorra para os momentos imediatamente antes da fusao das estrelas
(Figuras 5.10 e 5.12). As ondas MHD podem se propagar no plasma magnetizado.
No entanto, precisamos avaliar se essas ondas podem fluir para fora da regiao em
que sao geradas. O parametro importante neste caso é o indice de refragdo, Secao
5.2.

Mostramos que o indice de refracdo do plasma depende da densidade de massa,

pressao e campo magnético, Equagao (5.11). Para as BENs, o campo magnético é
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forte, entao o indice de refracdo pode atingir valores enormes. Por outro lado, o
meio ao redor do plasma possui indice de refracao ~ 1. A diferenca de um meio mais
refringente, o plasma ao redor da BEN, para outro menos refringente, ISM, impede

a propagacao da radiacao eletromagnética perturbada para fora do sistema.

Ondas planas uniformes, w, s6 podem se propagar em plasmas com frequéncias
como w > w, = 1/N.e?/(eme). Considerando a densidade de Goldreich-Julian
~ 10cm ™3 para o plasma ao redor da binaria (BESKIN et al., 1993), a onda MHD
precisaria atingir uma frequéncia maior que 1 GHz para poder cruzar a camada
condutora do plasma. Como a onda MHD perturbada estd em coeréncia com a

< 1kHz, a onda MHD colide com a camada condutora

~Y

frequéncia da OG, valores

sendo totalmente refletida e permanecendo confinada no sistema.

Para este caso, calculamos o momentum transportado pelas OEMs, Secao 5.3. Mos-
tramos nas Equagoes (5.13) e (5.14) que a energia depende fortemente da frequéncia
e amplitude da perturbacao gravitacional. Quando uma onda atinge um absorve-
dor perfeito, ela transmite seu impulso para a superficie. Nossos calculos mostram
que a pressao de radiacao é P (hi + h%)w? Durante a coalescéncia, a frequén-
cia e amplitude aumentam até atingir os maiores valores no merger do sistema.
Portanto, a pressao de radiagao também atinge valores enormes, sugerindo que o
confinamento da radiacao eletromagnética, pressionando as paredes do plasma com
alto indice de refracao, principalmente no eixo z, se torna insuportavel para o sis-
tema energizado devido a interacao da OG-OEM préximo ao merger. Porém, com
a reducao da densidade de matéria nos polos do objeto formado e com o fluxo de
Poynting mais intenso direcionado para esse polo, uma brecha permite a formacao
de um jato extremamente energético, surgindo no eixo z. Este cendrio se assemelha
aos jatos ultrarrelatisticos extremamente colimados observados nas explosoes GRBs.
Essas caracteristicas sdo importantes para entender os fendomenos que surgem com

as BENs, principalmente, os bursts e o alto fator de Lorentz nos sGRBs.

A gravidade participa como a for¢ga fundamental para conduzir a coalescéncia das
estrelas em um sistema binario. Além disso, as OGs podem ser parte de um me-
canismo mais fundamental para ajudar a produzir as explosoes de raios-v e, assim,
acelerar a matéria baridnica para um fator de Lorentz alto. Mostramos que as OGs
podem excitar coerentemente as ondas MHD que, por sua vez, carregam energia e
momentum. Portanto, o mecanismo de acoplamento OG-MHD pode desempenhar

um importante papel para o estudo do mecanismo associado a geracao de sGRBs.

Apesar do armazenamento de energia poder alcancar valores altos devido a interagao
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OG-OEM, é importante notar que fizemos a integracao da energia eletromagnética
até instantes antes do merger, condicao estabelecida pela aproximacao de campo
fraco. Se projetarmos o acoplamento para a fase final do merger, a energia acoplada
pode alcangar valores maiores, desde que a intensidade do campo magnético, ingre-
diente principal deste modelo, cresce devido as instabilidades de Kelvin-Hemlholtz
(REZZOLLA et al., 2011). Este cendrio sugere energias semelhantes aquelas detectadas
em GRBs.

Além disso, por causa do alto indice de refragao, as OEMs ficam confinadas dentro
do sistema, conseguindo sair apenas quando a pressao de radiacdo nas paredes fica
insuportavel. O fluxo de Poynting esta direcionado no eixo z. De acordo com a
simulagao realizada por Endrizzi et al. (2016), a densidade neste eixo se reduz,
tornando possivel a propagacao do fluxo para fora do sistema. Este comportamento
baseado nas interpretagoes das equacoes obtidas aqui parece bastante promissor

para explicar a aceleragdo baridnica a altos fatores de Lorentz.

A formulagao trazida por este trabalho permite calcular a interagdo da OG com
o plasma magnetizado de varios outros sistemas, desde que as aproximagoes MHD
ideal e campo fraco continuem validas. A intencao é utilizar o equacionamento ob-
tido aqui para encontrar sistemas que adicionam grandes energias como o sistema
demonstrado aqui. Além disso, como o equacionamento sai das equacoes completas
da Relatividade Geral, os resultados obtidos servem de testes dessa teoria. Com re-
lagdo ao GRB 170817A, mesmo com a nossa formulagao sendo valida até instantes
proximos a ISCO, nés poderiamos obter energias comparaveis as observadas se os

campos magnéticos nas superficies das estrelas fossem da ordem de 2 x 10° T.

As perspectivas futuras para este trabalho sdo promissoras, na medida que o forma-
lismo mostra-se 1til para seguir o acoplamento OG-OEM até a ISCO. Duas vertentes
possiveis emergem neste momento: (i) usar aproximagoes pés-newtonianas para ava-
liar a resposta do nosso formalismo e (ii) "colar'a partir da ISCO solugdes numéricas
de OGs que permitam seguir a evolucao do sistema até a coalescéncia completa das

estrelas.

Por se tratar de um formalismo semi-analitico, seu poder de fogo pode ser enorme
para explorar diferentes condi¢oes de energia e configuragbes magnéticas que per-
mitam melhor explorar os efeitos do acoplamento OG-OEM. Assim, possivelmente
colaborando na compreensao das questoes em aberto sobre a fisica dos GRBs, e que

foram descritas nos capitulos iniciais desta tese.
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ANEXO A - EVOLUCAO TEMPORAL DE RET
A.1 Escala de tempo em fluxos relativisticos

E necesséario explicar rapidamente a transformacao dos tempos de escalas entre os
eventos que acontecem dentro da fireball e suas detec¢des por um observador no
infinito. Serao negligenciados os efeitos dos deslocamentos para o vermelho cosmo-

logicos.

A fonte na fireball estd se movendo relativisticamente com uma velocidade v que
é definida por 8 = v/c = (1 — 1/T?)Y? (ou 1/T? = 1 — v?/c?), onde T ¢é o fator
de Lorentz do fluxo expandindo relativisticamente em relacao ao referencial de la-
boratério. Considere dois fotons emitidos pelos mesmos elétrons num raio R; e Ry
ao longo do eixo do jato. O primeiro f6ton emitido em R; alcangard o observador
antes do segundo féton emitido em Ry (pelo mesmo elétron) com uma diferenca
de tempo 0t = [(Ry — Ry)/v — (Ry — Ry)/c]. Para T > 1, AT = (Ry — Ry)/2cI'?,
ou AT = AR/2cT? (SARI; PIRAN, 1997). Para ilustrar essas diferencas de tempo,
observe a figura A.1. Sobre essas condig¢oes, um tempo de escala do observador ca-
racteristico é introduzido: T ~ R/2cI'?. Essa relagdao é modificada se a velocidade
de expansao nao é constante (SARIL PIRAN, 1997; PIRAN, 2004). Este caso é impor-
tante durante a fase afterglow, quando a fireball é desacelerada no meio que circunda

o burst.

Outra caracteristica do tempo de escala ¢ usualmente chamada de ¢,,4. Este tempo
de escala pode ser entendido na figura 2.8. Esta figura mostra que a emissao ao
longo da linha de visada do observador chegara mais cedo que a emissao das partes
das cascas se movendo em um angulo 6 relativo a linha de visada. A diferenca
¢ tang ~ R/c(1 — cosf). Nota-se que a emissao visivel estd dentro de um cone
com um angulo de abertura § = 1/I" que é muito menor se I é grande. Entao,
tang ~ (R/c)(6%/2) = R/2cT'%. Interessantemente, esta é a mesma expressao para tp.
Em conclusao, para um observador perto da linha de visada as diferencas de tempo
do observador tg e t,,, sdo caracterizados por ¢t oc R/2c['. As escalas de tempo

angular e radial sao expressas pela mesma dependéncia em R e I'.

Quando o jato relativistico interage com um meio de densidade constante (homo-
géneo), a casca é descrita por sua energia de referencial de repouso M (energia
térmica e massa de repouso) e seu fator de Lorentz. Inicialmente, Fy = Myc? e
Lnae = Moc?n. A casca colide com o meio circundante (ISM). A massa do ISM que

jé tem colidido com a casca é m(R). Como a casca se propaga, ela varre mais massa
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Figura A.1 - As vérias escalas de tempo da casa relativistica expandindo com uma largura
A e um fator de Lorentz I
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As vérias escalas de tempo podem ser definidas em termos do tempo de chegada t de
véarios fétons: taA =tp —ta, tr =t. —ta, € tang = tp — ta. Por exemplo, tg,r > A/c com
taur representando a duracao total da explosdo. Um féton emitido em A (distdncia Ry)
alcancara o observador (Rg — R1)/2Ic? ou AR/2I'c? antes um féton emitido pelo mesmo
elétron de C em Rjs. Se a emissao é continua de Ry e Ry, este tempo caracteristico limitara
a duracao dos picos dentro de um GRB de duragao tg,,. O mesmo tempo caracteristico é
encontrado quando t4,y = tp — ta € calculado.

Fonte: (SARIL; PIRAN, 1997).

do ISM caracterizado por dm.

O elemento de massa adicional dm, que estava em repouso, colide inelasticamente

com a casca. A conservagao do momentum e energia produz:

dr dm
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onde Mc? é a energia do referencial de repouso da casca (massa de repouso + a

energia térmica):

dE/c* = (T — 1)dm , (A.2)

desde que dE é a energia térmica produzida na colisdo. Se € é a fragdo da energia
térmica do choque gerado (relativo ao referencial do observador) que é radiado,

resulta que:

dM = (1 —¢)dE/c* +dm = [(1 —&)T +¢eldm . (A.3)

Piran (1999) deduziu relagbes entre o fator de Lorentz e a massa total da casca e

entre m(R) (e portanto R) e I' descrevendo a evolugao hidrodindmica da casca.

No limite, onde I',,,4, > I" > 1, obtém-se varios resultados:

e Primeiro, resolvendo a rela¢ao analitica entre m(R) e I', um resultado bem
conhecido é: o fator de Lorentz decresce e alcanga I' = I',,4,,/2 quando a

massa varrida é m ~ My /2T 4.;

e O segundo resultado se interessa pela expressao de m(R):

m(R) = [MO/(Q - 5>Fmax<r/rmax)_2+6] 5 (A4)

como m(R) oc R® e My,I'4e € € sdo fixados, resulta que R® oc 2% ou
[ oc R73/(=2),

Com esta simples relagao, os dois regimes importantes, adiabatico e radiativo, podem

ser estudados para derivar a evolucao de R e I' com o tempo.

No caso adiabatico, a energia F do choque é aproximadamente constante. A energia
carregada para fora pelos fétons radiados deve ser uma fragao negligenciavel da
energia total do ejeto. Essa suposicao é correta se a densidade de energia dos elétrons
acelerados na frente do choque é uma fragao pequena €, < 1 da densidade de energia
total no fluido pds-choque, ou se a maioria dos elétrons é adiabatico, isto é, sua escala
de tempo radiativo resfriando excede as perdas adiabaticas devido a expansao do

remanescente (resfria lentamente).
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Entdo, no caso adiabético, ¢ ~ 0 e I' oc R73/2 (BLANDFORD; MCKEE, 1976; KATZ,
1994; WAXMAN; BAHCALL, 1997). O tempo do observador correspondendo ao raio

dado e fator de Lorentz é:

x R o< R . (A.5)

Lobs =
b 212c

A dependéncia de R e I' pode entao ser dada em fungao do tempo: R(t) /4 e
['(t) oc t3/8.

No caso totalmente radiativo, a perda de radiagao é rapida comparada a escala de
tempo hidrodindmico e toda a energia interna no choque é radiada para fora. Isto
requer duas condigOes: a fracdo da energia que vai aos elétrons tem de ser maior

(¢ = 1), e o regime deve ser resfriamento rapido.

Para o regime totalmente radiativo com ¢ = 1, tem-se I' ~ R~3 e, usando a expressao
para t o, fica: tops o RIY) oc R levando a R(t) o< tY/7 e I'(t) o< t=3/7 (BLANDFORD;
MCKEE, 1976; VIETRI, 1997; KATZ; PIRAN, 1997). As condicoes necesséarias para este
regime parecem bastante improvaveis e nao é esperado observar muitos afterglows

nesse regime.

Para definir completamente as duas fungoes R(t) e I'(t), descreve-se a desaceleragao
adiabatica de uma casca extremamente relativistica se propagando no ISM (SART;
PIRAN, 1997). Com as expressoes de n(r,t),I'(r,t),e(r,t) (BLANDFORD; MCKEE,
1976) que sdo respectivamente a densidade, o fator de Lorentz e a densidade de
energia do material anterior ao choque, sendo n(r,t) e e(r,t) medidos no referencial
de repouso do fluido, enquanto ['(r,t) é relativo a um observador em repouso. As
leis de R(t) e I'(t) podem ser expressas em fun¢ao de E = Ej, a energia total no
fluxo adiabatico e n a densidade do meio interestelar (SARI; PIRAN, 1997):

R(t) = 3.2 x 108 B n ™ V/* em | (A.6)

T(t) = 260 B8 n, /5,38 (A7)

onde Fsy é a energia medida em unidade de 10* J, n; ¢ a densidade do ISM em
unidade de lem™ e ¢, é o tempo em segundos. Tal solucdao pode ser usada como o

ponto de partida para calculos detalhados da radiagao emitida.
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Esta solucao é para o regime adiabatico, ndo permite levar perdas de energia em
conta. Cohen et al. (1998) derivou uma solugao radiativa similar em que uma fragao
arbitraria da energia gerada no choque é radiada para fora. O processo de radia-
¢ao é assumido ser rapido, acontecendo apenas na vizinhanga do choque e radiando
para fora uma fracao fixada da energia gerada pelo choque. Sua solucao totalmente
relativistica extrema ¢é diferente da solucao relativistica adiabatica obtida aqui. Tal
solucao pode ser usada para descrever a evolugao do afterglow do GRB em estagio
nao-adiabatico. Nos estagios iniciais do afterglow, o resfriamento do elétron é ra-
pido, desde que a densidade anteriormente ao choque é baixa, o acoplamento entre
os elétrons e os protons é apenas parcial, e a energia dos protons nao é radiada
para fora. Neste caso, o choque é mais semi-radiativo que completamente radiativo
(VEDRENNE; ATTEIA, 2009).

A caracteristica da emissao sincrotron, seu espectro e curva de luz podem ser calcu-
lados usando R(t) e I'(¢).

213






ANEXO B - LINEARIZAQAO DAS EQUA(;OES DE CAMPO
B.1 Ondas Gravitacionais

As Equacgoes de Campo obtidas por Einstein (1915) sao:

1 811G
Gab - Rab - *gabR = Tab ) (B]-)
2 ct
onde G, € o tensor de Einstein; g4, 0 tensor métrico do espago-tempo, T, é o tensor
momentum-energia e Ry, e R, tensor e escalar de Ricci, respectivamente, contragoes
do tensor de curvatura de Riemann, R%, ;. Este é calculado com base na conexao

métrica, Simbolo de Christoffel (I'%,.):

R%.q = 0.1y — 0al'%, + T, 1. — T, 1, (B.2a)
1
[, = §gad(8bgdc + 0cYap — OaGe) - (B.2Db)

Considere um espago-tempo perturbado, cujo tensor métrico difere ligeiramente da
métrica de Minkowski (74,). O tensor métrico, adotando que o espago-tempo é as-

sintoticamente plano, lim,_ . h. = 0, é escrito como:

Gab = Nab + hap, com  |hgp| < 1. (B.3)

A teoria de perturbacdo é uma aproximacao da relatividade geral, correta para
primeira ordem na dimenséo de sua perturbacao (SCHUTZ; RICCI, 2010). Define-se a
elevacdo e o abaixamento dos indices da perturbacdo, h* = n%n*?h.4, e, em primeira

ordem, tem-se a inversa do tensor métrico:

gab — nab o hab ] (B4)

Assim, as expressdes para a conexao métrica, tensor de Riemann, tensor e escalar

de Ricci, com base nas equagoes (B.2) e (B.1), sdo, respectivamente ':

Define-se 0 = 0,0, = 0? — V2.
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I = 1/2(0ph", + O:ch®, — 0"hue) (B.5a

Rapea = 1/2(060:haa + 0aO0dhve — 0y0ihac — 0aOchpa) (
Ray = 1% Reapg = 1/2(0,0:h%, + 0.05h°, — 0a0ph — Ohyy) (B.5¢
R =n"R,, = 0.0;h" — Oh . (B.5d

Para simplificar a derivacao das equagoes de onda, é definida a perturbacao métrica

de trago-reverso:

- 1
hab = hab — inabh s (B6)

onde h = nuh®, tal que h = n®hy=-h. Portanto, as equacdes (B.5) ficam da

seguinte forma?:

Rap = 1/2(h 440 + 1, ge — Ohap) (B.7a)
R=1/2(2n , —Oh) . (B.7b)

Dessa forma, o tensor de Einstein nas equagoes de campo (B.1) podem ser reescritas

CO1mo:

Gllb = 1/2(Bca,bc + Bcb,ac - nabECd,cd - DBUJ’) : (B8>

Existe uma consideravel liberdade de escolha de coordenadas nas componentes. Esta
variacao de coordenadas é chamada de variacao de gauge, por analogia ao eletro-

magnetismo. A variagao para forgar o gauge de Lorentz (ou Hilbert) é:

habﬂ - O .

Essa condi¢ao também implica que 9,7T,, = 0, lei de conservagao do tensor energia-

momentum para métrica plana.

?Aqui ¢ introduzida a notagio: d,h¢y = h¢y , ou daph® = he¢ .
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Dessa forma, as equagoes completas de Einstein, Equagao (B.1), desconsiderando os
termos de segunda ordem de hg,, se reduzem apenas a um conjunto de equacoes de

onda lineares desacopladas:

- B 167G

Ohaty = == Ty - (B.9)

Partindo da equacao de onda, Equagao (B.9), onde T,; é o tensor energia-momentum
da matéria, e com auxilio da fungdo de Green, andlogo ao eletromagnetismo,

encontra-se a solugao geral dessa equagao:

Cc

4G 1 =7 )\
hav(t,7) = 04/!77—77’|Tab<t — 7 ’)d ', (B.10)

|r=r""|

— ¢ definido como o tempo em que a particula emitiu a onda

de forma que t —

ou chamado de tempo retardado.

Aplica-se o gauge Transverso sem Trago (gauge-TT) através do tensor A;;(7) que
se propaga na direcdo n para fora da fonte, perpendicularmente a sua direcao de

propagacao e o trago do tensor projetado é removido:

Nij(n) = PPy — - PijPu , (B.11a)

Pij (ﬁ) = 51'3' —nin;, (B'Hb)

com as seguintes propriedades:

Simétrico: P;; = Pjj;

e Transverso: n'P;(f) = 0;

Projetor: Py Py; = Pij;; e

Trago: Py; = 2.

Lembrando que a solucdo estd no espaco-tempo plano e que a lei de conservagao
é 0,7 = 0, entdao h*° o [, T*d®z’ = const. Escolhendo h®(t,r) = hy = 0, o
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resultado é uma solucdo da onda plana no gauge-TT em termos das componentes

espaciais hqp de hgp, tal que:

hozﬂ = Aaﬁ 79h79 s (BlQa)

> =y
(t ) = aﬁw/ o7 < M,F’)d?’x/. (B.12b)
c

Portanto, esta escolha de coordenadas torna explicito que a perturbagao ¢é transversa,
ortogonal a direcao de propagacao e sem traco, pois a perturbagao nao comprime
nem estica elementos do espago-tempo, mas induz uma "tensao', preservando seu

volume. E o tensor h,p ¢ dado por:

hy h
has= | 7 . (B.13)
h‘X _h+

A solucao para distancias muito maiores que o tamanho caracteristico da fonte fica:

14G P
TT(t,7) = QM/ ( —Zﬂcn,f’)d%'. (B.14)

Observe que hlT 5 depende apenas da integral das componentes espaciais de Tgp. A
Equacao (B.14) é valida para ambas as fontes, relativisticas e nao-relativisticas, para
um observador suficientemente distante da fonte (THORNE, 1980; HAWKING; ISRAEL,
1987).

A energia total radiada por unidade de dngulo sélido (d?) é dada por:

T
327rG/ WITRTTdt | (B.15)
onde hgﬁT = %hgﬁT

E realizada uma expansao multipolar de hz;g em espaco infinito para fontes nao
relativisticas, isto é, as velocidades tipicas dentro da fonte sdo muito menores que
a velocidade da luz. Portanto, a solu¢do de onda em termos de menor ordem da

expansao é:

218



126
heg (t,7) = ;CTM j(t—r/c), (B.16)

onde M depende da densidade de matéria p:

MF = /p(t,F) (xaxﬁ)d?’x

Em fun¢ao do momento quadrupolo (basicamente o momento de inércia newtoniano

com o trago removido) fica:

1QG
rct

hig(t,7) = L—r/e), (B.17)

com

00 = f ot (e~ s

Finalmente, para uma onda gravitacional que se propaga numa direcao genérica 7,

de acordo com a Figura B.1, vem:

Figura B.1 - Vetores do sistema no plano cartesiano.

'

r, & ¢/

Plano cartesiano que serve de referéncia para o sistema irradiando ondas gravitacionais
numa linha de visada arbitraria.

Fonte: Producao do autor.
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1G | -

hy(t,0,¢) = [Mll(COSZ ¢ — sen’¢ cos® )

+ My (sen®¢ — cos? ¢ cos? 6)
— Massen®d — Mygsen(2¢)(1 + cos? 0)

rct

+ Missengsen(260) 4 Mas cos ¢sen(26) (B.18a)

1G |, -

hy(t, 0, 0) [(MH — Mays)sen(2¢) cos 6

rct

+ 2M5 cos(2¢) cos § — 2M 5 cos ¢send

+ 2M238en¢sen9] : (B.18Db)
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ANEXO C - FORMALISMO GERAL DA TETRADA

A divisao 3+1 é o formalismo mais conveniente quando um sistema possui uma
diregdo preferencial (tempo) (MOORTGAT; KUIJPERS, 2004). As equagdes covariantes
3+1 sao transparentes, imediatamente, em termos de representacao das relagoes
entre quantidades 3+1 definidas covariantemente, com claro significado geométrico
e/ou fisico (ELLIS G. F. R. E VAN ELST, 1999). Usando o formalismo de tetrada, as
equagoes determinadas formam um conjunto completo de equagoes, garantindo a

existéncia de uma métrica e conexao correspondente.

De acordo com Ellis G. F. R. e van Elst (1999), uma tetrada é um conjunto de
quatro bases unitarias ortogonais {ei}i:071,273, que podem ser escritas em termos de

uma base coordenada local, por meios das componentes tetradas e,*(2?):

0
ox®

8f a _ 5 (0
p e, = é;(x") (C.1)

éi=ef(a") 5 & &(f) =¢(a")

a ultima igualdade declara que a componente a-ésima do vetor tetrada i-ésimo é

apenas a derivada direcional da coordenada a-ésima na direcao e;.

As expressoes (C.1) podem ser vistas como uma mudanga geral das bases vetoriais,

de forma que:

kKl k_1l_ a_ brcd
TV, =el e efe; T (C.2)

onde as componentes inversas ¢’ (z%) sio definidas por:

ejlely =08% & e'e’, =0, (C.3)

As componentes da métrica na formada tetrada sao dadas por:

Gij = gabeiaejb =é; - éj = 1ij (04)

mostrando que as bases vetoriais sao unitarias mutualmente ortogonais.
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ANEXO D - TRANSFORMADAS
D.1 Transformada de Laplace

Se f = f(z) é uma fungéo real ou complexa, definida para todo z > 0 e o pardmetro

s € C, a transformada de Laplace se define como:

Fls) = LU ) = [T 0z (D.1)

para todo s > 0 em que a integral diverge. O pardmetro s possui unidade inversa da

unidade de comprimento do sistema, dessa forma esta associada a varidavel niimero

de onda (k).

Em principio é possivel recuperar f(z) de F(s) via:

£(=) = LTHF}(2) = \/;_m /n T: F(s)e*ds (D.2)

onde 7 é uma constante arbitraria positiva escolhida para que o contorno da inte-
gracao deixe ao lado direito de todas as singularidades em F'(s), de forma que F(s)

¢ definida para R > 7.
D.2 Transformada de Fourier

Define-se F'(w) a partir da transformada de Fourier da fun¢ao f(t), por:

Fw) = FUe) = 5= [ fnear (03)
A relagdo inversa, obtém-se f(t) de F'(w):

o0

£(t) = FYFY(t) = \/127 |7 Feaw (D.4)

—00
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