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Resumo

Eventos de reconexao magnética “rapida” podem ser um poderoso mecanismo ope-
rando nas regides mais internas de microquasares e nucleos ativos de galdxias (AGNs,
active galatic nuclei). de Gouveia dal Pino e Lazarian (2005) e de Gouveia Dal Pino,
Piovezan e Kadowaki (2010) sugeriram que a poténcia magnética liberada em eventos de
reconexao “rapida”’, induzidas por um mecanismo de resistividade anomala (veja Parker,
1979; Biskamp et al., 1997), entre as linhas de campo que erguem-se da regido mais in-
terna de um disco de acre¢ao (geometricamente fino e opticamente espesso; veja Shakura
e Sunyaev, 1973) para a coroa, e as linhas ancoradas no horizonte de eventos do buraco
negro central, poderiam acelerar particulas a velocidades relativisticas e produzir a emissao
radio nuclear observada em microquasares e AGNs de baixa luminosidade (LLAGNSs, low
luminosity AGNs). Além disso, eles propuseram que a correla¢ao empirica entre a emissao
radio nuclear e a massa dos buracos negros centrais dessas fontes (denominado de “plano
fundamental”; veja Merloni et al., 2003; Fender et al., 2004), num intervalo de 10 ordens
de magnitude em massa, poderia estar relacionado a esses eventos.

Nesta tese, revisitamos este modelo de reconexao magnética “réapida”, porém, admi-
tindo que o mesmo pode ser induzido alternativamente pela turbuléncia (veja Lazarian e
Vishniac, 1999) presente nessas fontes. Aplicamos este novo cendrio a uma amostra de
328 fontes astrofisicas (muito maior que a utilizada no trabalho de de Gouveia Dal Pino,
Piovezan e Kadowaki, 2010) que incluem microquasares, LLAGNs, blazares e surtos de
raios-gama (GRBs, gamma-ray bursts) e investigamos se a poténcia magnética liberada
nesse processo poderia explicar a aceleracao de particulas relativisticas e a emissao associ-
ada, nao apenas em comprimentos de onda em radio, mas também em energias muito altas,

em raios-gama. Embora, em geral, as técnicas de deteccao em radio (de VLA e VLBI)



permitam saber a priori se a emissao observada vem da regiao nuclear ou do jato dessas
fontes, o mesmo nao ocorre com a emissao em raios-gama, pois os detectores atuais ainda
possuem resolugoes muito pobres. Encontramos que a tendéncia encontrada anteriormente
é mantida para o caso dos microquasares e LLAGNs. Isto é, verificamos que as emissoes em
radio e em raios-gama poderiam ser atribuidas a reconexao magnética “rapida” induzida
por turbuléncia, mostrando-se mais eficaz que a induzida por resistividade anomala. Por
outro lado, a mesma tendéncia nao é encontrada para os blazares e GRBs, sugerindo que
as emissoes em radio e raios-gama destas fontes devem ser produzidas ao longo do jato, por
outra populacao de particulas relativisticas, como esperado, ja que nessas classes de fontes
o jato aponta para a linha de visada. Esses resultados foram publicados em Kadowaki, de
Gouveia Dal Pino e Singh (2015).

Apresentamos nesta tese, também, o estudo realizado por Singh, de Gouveia Dal Pino e
Kadowaki (2015), no qual a poténcia liberada em eventos de reconexao magnética “rapida”
induzidos por turbuléncia ¢é calculada admitindo um modelo de disco de acrecao geome-
tricamente espesso, opticamente fino e magnetizado, num regime sub-Kepleriano (MDAF,
Magnetically Dominated Accretion Flows; veja Meier, 2012; Sikora e Begelman, 2013). Os
resultados obtidos nao mudam substancialmente em relacao aqueles descritos acima, de-
monstrando que os detalhes dos processos fisicos do disco de acre¢ao nao sao relevantes no
processo de reconexao magnética “rapida” que ocorre na regiao coronal acima e abaixo do
disco.

Por fim, uma vez que um estudo numérico ainda era necessario para comprovar a
viabilidade de eventos de reconexao magnética “rapida” induzidas por turbuléncia num
cenario mais complexo, realizamos simulagoes numéricas 3D-MHD locais, a partir de uma
aproximacao denominada de shearing-bozr (veja Hawley et al.; 1995), utilizando campos
magnéticos inicialmente intensos, com razao entre a pressao térmica e magnética da ordem
da unidade (6 ~ 1). Este estudo teve como objetivo verificar o papel das instabilida-
des Parker-Rayleigh-Taylor (IPRT, Parker, 1966, 1977) e magneto-rotacional (IMR, veja
Balbus e Hawley, 1991, 1992, 1998) na formagao da coroa turbulenta ao redor das fontes
compactas e dos arcos magnéticos, os quais propiciam a formagao de campos em larga
escala, importantes para os eventos de reconexao magnética. A IMR é responsavel tanto
pela geracao de turbuléncia em discos quanto pelo transporte de momento angular, possi-

bilitando a acrecao em regimes Keplerianos. Ela também é responsavel pela amplificacao



do campo magnético, a partir de um processo de dinamo. Ja a IPRT tem papel importante
na formacao dos arcos magnéticos coronais através de forcas de empuxo. Como esperado,
nossas simulagoes revelaram a formacao de arcos magnéticos devido a IPRT, seguido do
desenvolvimento de turbuléncia devido a acao conjunta de ambas as instabilidades. Ve-
rificamos, também, que as condigoes de fronteira alteram significativamente os resultados
das simulagoes quando comparadas com estudos similares realizados na literatura (veja,
e.g., Johansen e Levin, 2008). Além disso, verificamos a presenca de maximos locais de
densidade de corrente, na regiao coronal turbulenta, induzidos pelo encontro entre ar-
cos magnéticos de polaridades distintas, indicando a presenca de eventos de reconexao

magnética “rapida” que fornecem suporte ao modelo de reconexao estudado nesta tese.






Abstract

Fast magnetic reconnection events can be a very powerful mechanism operating in the
core region of microquasars and active galactic nuclei (AGNs). de Gouveia dal Pino e
Lazarian (2005) and de Gouveia Dal Pino, Piovezan e Kadowaki (2010) have suggested
that the power released by fast reconnection events, driven by anomalous resistivity (see
Parker, 1979; Biskamp et al., 1997), between the magnetic field lines lifting from the inner
accretion disk region (geometrically thin and optically thick; see Shakura e Sunyaev, 1973)
into the corona and the lines anchored in the central black hole horizon could accelerate
relativistic particles and produce the observed core radio emission from microquasars and
low luminosity AGNs (LLAGNs). Moreover, they proposed that the observed correlation
between the core radio emission and the mass of these sources (called “fundamental plane”;
see Merloni et al., 2003; Fender et al., 2004), spanning 10 orders of magnitude in mass,
might be related to this process.

In this thesis, we revisited this fast magnetic reconnection model, assuming that it could
be alternatively driven by the turbulence (see Lazarian e Vishniac, 1999), which is present
in these systems. We applied this new scenario to a sample of 328 astrophysical sources
(much larger than the sample used by de Gouveia Dal Pino, Piovezan e Kadowaki, 2010)
including microquasars, LLAGNs, blazars and gamma-ray bursts (GRBs), and investigated
whether the magnetic power released in this process could explain relativistic particle
acceleration and the associated emission, not only in radio wavelengths, but also in very
high energies, in gamma-rays. Although, in general, the radio detection techniques (VLA
and VLBI) allow to know a priori whether the observed emission comes from the nuclear
region or from the jet of these sources, the same does not occur with the gamma-rays,

since the current detectors have still very poor resolutions. We have found that the trend



above for microquasars and LLAGNs is maintained. More specifically, we have found that
radio and gamma-ray emissions could be attributed to fast magnetic reconnection driven
by turbulence, proving to be more effective than the anomalous resistivity model. On the
other hand, the emission from blazars and GRBs does not follow the same trend, indicating
that the radio and gamma-ray emission in these sources is produced not in the core, but
along the jet, by another population of relativistic particles, as expected since the jets in
these classes of sources point to the line of sight. These results have been published in
Kadowaki, de Gouveia Dal Pino e Singh (2015).

We have also presented in this thesis the study carried out by Singh, de Gouveia Dal
Pino e Kadowaki (2015), where the power released by fast reconnection events driven by
turbulence is calculated employing a geometrically thick, optically thin and magnetized
accretion disk, in the sub-Keplerian regime (MDAF, Magnetically Dominated Accretion
Flows; see Meier, 2012; Sikora e Begelman, 2013). The results do not change substantially
with regard to those described above, which suggests that the details of the accretion disk
physics are not relevant in the magnetic reconnection process that occurs in the corona.

Finally, since a numerical study was required to probe the viability of fast magnetic
reconnection events driven by turbulence in a more complex scenario, we have performed
local 3D-MHD numerical simulations employing the shearing-box approximation (Hawley
et al., 1995) starting with initially strong vertical magnetic fields, with a ratio between
the thermal and magnetic pressures of the order of unity (8 ~ 1). This study aimed
at verifying the role of Parker-Rayleigh-Taylor instability (PRTI; see Parker, 1966, 1977)
and magnetorotational instability (MRI, see Balbus e Hawley, 1991, 1992, 1998) in the
formation of the turbulent corona around the compact sources, as well as the magnetic
loops, allowing for the formation of large scale fields in the corona which are important
for the magnetic reconnection events. The MRI is responsible for driving turbulence and
transporting angular momentum in the disk, allowing the accretion in Keplerian regimes.
This instability is also responsible for magnetic field amplification by dynamo processes.
On the other hand, the PRTT has an important role in the formation of the large scale
magnetic loops via buoyancy forces. As expected, our simulations have revealed the arising
of magnetic loops due to PRTI, followed by the development of turbulence due to both
instabilities. We also have verified that the boundary conditions change substantially the

results of the simulations when compared with similar studies carried out in the literature



(see, e.g., Johansen e Levin, 2008). Furthermore, we have verified the presence of local
maxima of current density in the turbulent coronal region produced by the encounter of
magnetic loops of opposite polarity, indicating the presence of fast magnetic reconnection

events, which support the reconnection model studied in this thesis.






1.1

1.2

1.3

Lista de Figuras

Exemplo dos trés estados ativos do microquasar GRO J1655-40. Da es-
querda para direita sdo ilustrados, respectivamente, os estados High/Soft,
Low/Hard e SPL. A linha vermelha corresponde ao espectro de energia mo-
delado com uma componente térmica e a linha tracejada azul a uma lei
de poténcia. Ja a linha pontilhada corresponde a linha de emissao Fe Ko

alargada relativisticamente. Figura adaptada de Remillard e McClintock

O diagrama da esquerda mostra a curva de luz no estado mais ativo do
microquasar GX 339 — 4, comparado com a “relagao de dureza” em raios-
X. Os numeros de I a IV indicam as transicoes entre os diferentes estados
(Low/Hard, SPL e High/Soft) desta fonte (veja a descrigdo no texto). O di-
agrama da direita corresponde a “relagao de dureza-intensidade” da mesma
fonte. Diagramas adaptados de Belloni et al. (2005).. . . . . . . ... ...
Figura esquematica da regiao de reconexao magnética em torno de um bu-
raco negro. Ryx corresponde ao raio interno do disco de acregao, onde a
pressao de arraste do disco é balanceada pela pressao magnética das linhas
de campo do buraco negro. As linhas de campo magnético que se levantam
do disco para a coroa sao empurradas pelo fluxo em acrecdo contra aque-
las que estao ancoradas no buraco negro, reconectando-se em uma regiao
de descontinuidade magnética com uma largura ARy e altura Ly (obtida
de Kadowaki et al., 2015). No quadro esquerdo da figura é destacada a
regiao de reconexao “rapida” induzida pela turbuléncia (veja mais detalhes

no Capitulo 2). . . . . . ..



2.1

2.2

2.3

A esquerda, esquema da zona de reconexao segundo o modelo de Sweet-
Parker (veja Parker, 1957); no centro, segundo o modelo de Petscheck (veja
Petschek, 1964); e a direita, segundo o modelo de Lazarian e Vishniac (1999).
Adaptado de Lazarian (2005). . . . . . . . ... Lo
Poténcia magnética (Wp) liberada em eventos de reconexdo “rapida” de-
sencadeadas por um mecanismo de resistividade anémala (em vermelho) e
através da turbuléncia (em cinza claro) como fun¢ao da massa dos bura-
cos negros centrais. O espaco paramétrico foi obtido a partir dos seguintes
parametros livres: 0.05 < < 1; 1 <[ < 18 ¢ 0.06/ < lx < [, admitindo
Rx = 6Rgs (obtido de Kadowaki et al., 2015). . . . . ... ... ... ...
Razao entre as pressoes de radiagao e do gés do disco de acreao (Prqq/ FPyas)
como funcao das massas dos buracos negros centrais para diferentes valores
de 1. As regides cinzas correspondem aos espagos paramétricos de Prqq/ Pyas
para o regime onde a pressao ¢ dominada pela radiacao (Prqa/Pyes > 1) €

dominada pelo gas (Prqq/Pyes < 1). Obtida de Kadowaki et al. (2015). . . .

50

62



24

2.5

Poténcia magnética (W) liberada em eventos de reconexio “rapida” indu-
zidos pelo mecanismo de resistividade anémala (em vermelho) e por tur-
buléncia (em cores cinzas) como fungao das massas dos buracos negros cen-
trais. A parte superior do diagrama, correspondente ao modelo turbulento,
indica o espago paramétrico obtido a partir de um regime de disco domi-
nado pela pressao de radiacao (em cinza-claro) com altas taxas de acregao
(0.05 < 1 < 1). Jaaparte inferior do diagrama (regido cinza-escuro) corres-
ponde a um disco dominado pela pressao do gas, com baixas taxas de acrecao
(m ~ 5 x 10™). A regiao intermedidria corresponde a uma sobreposigao
dos dois regimes. O espago paramétrico da poténcia magnética da reconexao
induzida por resistividade anémala, foi calculado somente para o regime de
disco dominado pela pressao de radiacao. Os outros parametros livres usa-
dos para calcular WB nos dois casos foram: 1 <1 < 18 e 0.060 < Ix <1
(para Ry = 6Rg). As linhas continua e tracejada correspondem as cor-
relagoes observadas entre as massas dos buracos negros e a luminosidade
radio nuclear de LLAGNS, obtidas por Nagar et al. (2002, 2005). A linha
pontilha-tracejada corresponde as mesmas correlagoes, porém, para uma
amostra de AGNs e microquasares obtidas por Merloni et al. (2003). Fi-
gura obtida de Kadowaki et al. (2015). . . . .. ... ... ... ... ...
WBtwb em func¢do das massas dos buracos negros centrais (veja eq.2.25).
No diagrama sao apresentadas a emissao radio nuclear de 233 LLAGNs
(simbolos vermelhos, que incluem galaxias do tipo Seyferts e LINERs) e 9
microquasares (ou GBHs, representados pelos simbolos verdes). O espago
paramétrico utilizado é o mesmo da Figura 2.4. As setas (quando presentes)
indicam que as luminosidades obtidas sao somente limites superiores. As
posigoes de algumas fontes sdo destacadas no diagrama (Cgy-X1, Cgy-X3,
Cen A, Per A, M87 ¢ IC310). Figura obtida de Kadowaki et al. (2015).

6
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2.6

2.7

2.8

Esta figura apresenta Wpg,, para o mesmo espago paramétrico da Figura
2.5, porém, incluimos a emissao em raios-gama de uma sub-amostra de
LLAGNs e microquasares. A emissao em altas energias é representada
por circulos pretos e a emissao radio é representada por estrelas pretas
(para distingui-los do resto da amostra). Nos poucos casos em que havia
emissoes disponiveis na literatura em mais de uma banda de altas energias,
de MeV/GeV a TeV, ligamos essas emissoes por linhas verticais que conec-
tam os valores minimos e maximos da luminosidade em raios-gama com as
emissoes em radio de cada uma das fontes. A setas associadas aos simbolos
indicam somente limites superiores para a emissao em raios-gama. Figura
obtida de Kadowaki et al. (2015).

Similar a Figura 2.5, porém incluindo a emissao a emissao radio observada
da componente nuclear de blazares (representadas por estrelas azuis), além
da emissao rddio nuclear de LLAGNs e microquasares. As linhas tracejadas
verticais correspondem a correcao devido ao Doppler boosting. Os simbolos
vermelhos e verdes correspondem as emissoes radio dos LLAGNs e micro-
quasares, respectivamente. Figura obtida de Kadowaki et al. (2015). . . .
Esta figura é similar a Figura 2.7, porém incluimos também a emissao em
raios-gama observada dos blazares (representada pelos circulos azuis) e de
GRBs (representada pelos circulos laranja). As linhas tracejadas verticais
correspondem a correcao da emissao observada pelos efeitos de Doppler bo-
osting. Os simbolos vermelhos correspondem as emissoes radio e em raios-
gama dos LLAGNSs e os simbolos verdes as emissoes radio e em raios-gama

dos microquasares. Figura obtida de Kadowaki et al. (2015).
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2.9 O diagrama acima mostra a distribuicao de energia espectral (SED) calcu-

3.1

lada por Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle (2015) para o microquasar
Cgy-X1. O célculo foi realizado através do modelo de reconexao magnética
“rapida” ao redor de buraco negros descrito nesta tese (veja, também, Ka-
dowaki et al., 2015). Os circulos, triangulos e estrelas correspondem as
observacoes do radio aos raios-gama desta fonte. Em particular, as estrelas
vermelhas e pretas correspondem respectivamente a emissao atribuida a es-
trela secundéria e ao disco de acregao propriamente (assim, as mesmas nao
estao relacionadas ao modelo de reconexao aqui descrito). Diagrama obtido

de Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle (2015). . . . . .. ... ... ..

Diagrama esquematico do modelo de Singh, de Gouveia Dal Pino e Ka-
dowaki (2015). O esquema da direita apresenta um disco de acrec¢ao fino
truncado num raio Ry, proximo a regiao equatorial do sistema. Acima deste
e para raios maiores que Ry, é representada a regiao coronal, ou o disco
espesso do tipo ADAF. Entre os raios R; e Ry é apresentada a zona de
transicao entre os discos MDAF e ADAF. Ja o esquema da esquerda des-
creve o cendrio de reconexao magnética “rapida” na regiao MDAF, ao redor
do buraco negro central (Rx = R;). As linhas de campo magnético anco-
radas no horizonte do buraco negro encontram aquelas do disco espesso, e

a reconexao magnética “rapida” pode ocorrer conforme descrito no texto.

Adaptado de Singh, de Gouveia Dal Pino e Kadowaki (2015) e Meier (2012). 83



3.2

3.3

4.1

4.2

Poténcia magnética liberada em eventos de reconexao magnética “rapida”
induzida por turbuléncia em funcao da massa dos buracos negro. O modelo
de disco MDAF (eq. 3.12) esta representado pelo espago paramétrico cinza.
Sobreposto a este, estd o modelo de disco fino representado pelo espaco
paramétrico hachurado em vermelho. As linhas pretas continua e tracejada
correspondem as correlacoes observadas entre a luminosidade radio nuclear
em fungao da massa do buraco negro central encontrada em LLAGNs por
Nagar et al. (2002) e Nagar et al. (2005). A linha pontilhada-tracejada
corresponde as correlacoes observadas para AGNs e microquasares obtidas
por Merloni et al. (2003). Adaptado de Singh, de Gouveia Dal Pino e
Kadowaki (2015). . . . . . . o
A regiao em cinza representa WBturb obtida pela equagao (3.12), admitindo
um modelo de disco geometricamente espesso, opticamente fino e magneti-
zado (MDAF). Os resultados foram comparados com as emissoes em radio
e em raios-gama de microquasares, LLAGNs, blazares e GRBs (veja tabelas

do apéndice C). As cores sao as mesmas que as utilizadas na figura 2.8.

O esquema (a) representa o estado inicial de um plano formado por um
campo magnético perpendicular a aceleracao gravitacional g. J& os esque-
mas (b) e (¢) correspondem as instabilidades de intercambio e ondular, res-
pectivamente. Ja o esquema (d) corresponde ao desencadeamento de ambas
as instabilidades devido a presenca de perturbacoes randomicas num sistema
tridimensional. Imagem adaptada de Matsumoto et al. (1993). . . . . . . .
Configuragao das linhas de campo magnético sob a presenca da instabilidade
Parker. Uma perturbacao inicial, paralela a um campo magnético (que por
sua vez é perpendicular a aceleracao gravitacional g ), faz com que as linhas
de campo sejam curvadas, produzindo arcos magnéticos. Com isto, o gas
sera escoado para os vales destes arcos, ganhando energia magnética, ao

serem comprimido junto as linhas de campo. Imagem obtida de Parker

89



4.3

4.4

4.5

4.6

4.7

Dois elementos de fluido em 6rbitas vizinhas conectadas por uma mola fraca.
A mola exerce uma forga de tensao restauradora sobre o sistema resultando
em um transporte de momento angular para fora do disco (esquema obtido
de Balbus e Hawley, 1998). . . . . . . . . ... ... ..o
A imagem a esquerda corresponde a simulacdao numérica global de um disco
de acre¢ao em torno de sua fonte central (imagem extraida de Kadowaki,
2011). A imagem a direita corresponde a uma simulagao numérica realizada
a partir de uma shearing-box, usada para estudar a estrutura local do disco
de acrecao (veja mais detalhes abaixo). . . . . . ... ...
Condigoes de fronteira da shearing-box para a direcao radial “x”. Em t =
0 o dominio computacional é cercado por caixas (compostas pelas células
fantasmas) que sao estritamente periddicas na diregao radial. A figura a
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de arcos magnéticos, principalmente, nas regioes mais altas do sistema.
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Capitulo 1

Introducao

Acredita-se que buracos negros sejam bastante comuns em meios astrofisicos. Por
exemplo, aparecem em diferentes escalas, com massas de aproximadamente 1 a 10 massas
solares presentes em sistemas estelares bindrios (BHBs, black hole binaries; ou microqua-
sares; veja, e.g., Mirabel e Rodriguez, 1998), até os buracos negros supermassivos de 10°
a 10'% massas solares nos nicleos ativos de galdxias (AGNs, active galatic nuclei). E
também possivel que surtos de raios-gama de curta duracao (GRBs, gamma-ray bursts),
os quais sao tidos como os eventos mais energéticos do Universo, produzindo luminosidades
de até 10%* erg.s™t (veja, e.g., Piran, 1999, 2004), sejam produzidos a partir de buracos
negros formados pela fusao de sistemas binarios de estrelas de néutrons. Buracos negros
correspondem a singularidades no espago-tempo, a atragao gravitacional destes objetos é
grande o suficiente para que a velocidade de escape seja superior a velocidade da luz, de
maneira que s6 podem ser indiretamente detectados através da acao que exercem sobre a
matéria (de gas e/ou estrelas) ao seu redor. Em geral, acredita-se que possuam um disco
de acregao de matéria que espirala em dire¢ao ao seu centro (acredita-se, pois nem sempre
esses discos sao diretamente detectéveis; veja adiante). Na auséncia de rotagao significativa
de matéria, a acrecao deve ser esférica, como estudado por Bondi (1952). Em contrapar-
tida, em sistemas com rotagao significativa, a acrecao se faz por meio de um disco e este
processo é fortemente limitado pela agdo de uma barreira centrifuga (onde em regimes de
rotacao Kepleriana, o equilibrio entre as forcas centrifuga e gravitacional impede a acrecao,
na auséncia de forgas viscosas). Logo, um processo viscoso intrinseco ao disco deve atuar
para levar a uma remog¢ao do momento angular e possibilitar que o gas seja deslocado radi-
almente em direcao a fonte central. Estes sistemas sao conhecidos como discos de acrecao,

e sao observados (direta ou indiretamente) em vérios sistemas astrofisicos, como aqueles
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Figura 1.1: Exemplo dos trés estados ativos do microquasar GRO J1655-40. Da esquerda para direita
sao ilustrados, respectivamente, os estados High/Soft, Low/Hard e SPL. A linha vermelha corresponde ao
espectro de energia modelado com uma componente térmica e a linha tracejada azul a uma lei de poténcia.
Ja a linha pontilhada corresponde a linha de emissao Fe Ko alargada relativisticamente. Figura adaptada
de Remillard e McClintock (2006).

citados acima. Apesar da sua diversidade, a estrutura e a dinamica destes objetos podem
ser entendidas por uma teoria que combina cisalhamento, viscosidade e turbuléncia (veja,
e.g., Shakura e Sunyaev, 1973).

A seguir, detalhamos as principais caracteristicas de algumas dessas classes de fontes
que serao foco de estudo neste trabalho.

1.1 Caracteristicas observacionais de sistemas com buracos negros

Entre os sistemas que discutiremos nesta tese, estao os microquasares. Estes sao sis-
temas binarios caracterizados pela presenca de uma estrela nao-degenerada cuja matéria
¢ capturada por um disco de acre¢ao em torno de um buraco negro (veja, e.g., Bolton,
1972; Webster e Murdin, 1972, referentes aos primeiros estudos destes sistemas através das
observagoes no 6ptico e em raios-X da fonte Cygnus X-1). Estes sistemas frequentemente
apresentam trés estados de atividade cujo espectro em raios-X normalmente exibe uma
componente térmica (High/Soft); outra nao-térmica (Low/Hard), usualmente modelada
por uma lei-de-poténcia (com indice espectral p, onde a distribuigao de elétrons é dada por
N(E)dE x E~P); e outro também dominado por uma lei-de-poténcia, porém, com indice
espectral maior que do estado anterior, conhecido como soft steep-power-law (SPL) (veja

a figura 1.1; e Remillard e McClintock, 2006).
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Diferentes regimes de acrecao sao invocados para explicar os geralmente complexos
padroes de emissao observados nessas fontes, em diferentes comprimentos de onda. Estes
incluem, por exemplo, mudancas sistematicas e quase-periédicas do regime de acrecao, que
caracterizam as transigoes de estado citadas acima. Os diagramas da Figura 1.2 (obtidas
de Belloni et al., 2005) mostram a evolu¢do da curva da luz do microquasar GX 339 — 4
na sua fase de maior atividade, comparada com a “relagao de dureza” (hardness ratio)*
em raios-X. O trecho I-1I, em ambos os diagramas, corresponde ao estado Low/Hard,
atribuido ao processo Compton inverso provavelmente na regiao coronal”, quando a parte
interna de um disco fino é temporariamente exaurida ou truncada. Por sua vez, o trecho
II-IIT corresponde a uma répida fase transiente (da ordem de alguns dias) cuja origem da
emissao poderia ser devido a choques, instabilidades ou reconexao magnética em um jato
formado quando o sistema passa de uma fase “dura” para uma fase “mole” do estado SPL.
O trecho ITI-IV corresponde ao estado High/Soft, atribuido ao aquecimento do gas acretado
na regiao mais proxima ao buraco negro, através de um disco de acre¢cao geometricamente
espesso. Por fim, no trecho IV-I, o sistema volta a apresentar uma emissao nao-térmica,
sem indicios de ejecoes de matéria na forma de jatos superluminais.

Fendémenos mais violentos e esporadicos, como flares em radio sao também observados,
ou mesmo variagoes quase-periédicas (denominadas QPOs, quasi-periodic oscillations), cu-
jas origens ainda nao sao bem compreendidas (veja, e.g., Dhawan et al., 2000; Hannikainen
et al., 2001; Remillard e McClintock, 2006). Conforme observado acima, frequentemente,
essas fontes exibem jatos colimados relativisticos. A formacao desses jatos ainda é bas-
tante discutida na literatura, porém, os modelos mais aceitos envolvem a aceleracao de
particulas ao longo das linhas de campo magnético emergindo do disco de acrecao, por um
processo magneto-centrifugo (veja Capitulo 2; e Blandford e Payne, 1982; Spruit, 1996);
ou a produgao do jato por meio da transferéncia de momento angular do buraco negro de
Kerr (i.e, em rotagao) para o fluido circundante através das linhas de campo (Blandford e
Znajek, 1977).

Assim como os microquasares, a regiao central dos AGNs também é formada por um

! Esta relacao é calculada a partir da diferenca normalizada entre as contagens corrigidas da exposicao
entre as bandas de alta e baixa energia (e.g., entre as bandas 20 — 200 keV e 2 — 12 keV, veja Park et al.,

2006).
2 Uma regido formada por um plasma opticamente fino, rarefeito e quente acima e abaixo do disco de

acrecao.
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Figura 1.2: O diagrama da esquerda mostra a curva de luz no estado mais ativo do microquasar GX 339—4,
comparado com a “relagdo de dureza” em raios-X. Os nimeros de I a IV indicam as transi¢es entre os
diferentes estados (Low/Hard, SPL e High/Soft) desta fonte (veja a descri¢ao no texto). O diagrama da
direita corresponde & “relacao de dureza-intensidade” da mesma fonte. Diagramas adaptados de Belloni
et al. (2005).

buraco negro (porém, supermassivo) e um disco de acrecao ao seu redor. Os AGNs também
podem apresentar jatos cujas particulas aceleradas a velocidades relativisticas interagem
com o campo magnético produzindo nao somente uma emissao sincrotron observavel em
radio, mas também em outros comprimentos de onda. A partir das propriedades observaci-
onais em diferentes comprimentos de onda, os AGNs sao classificados em diferentes classes.
Estas incluem as galdxias Seyfert, os LINERs (low inonization nuclear emission regions),
ambos com emissao em radio fraca ou nao detectavel (radio quiet); as rddio-galdxias e os
blazares®, ambos com emissao em rddio intensa e de natureza nao-térmica (radio loud;
veja, e.g., Netzer, 2013). Em contrapartida, acredita-se que todas essas classes sejam na
realidade diferentes manifestagoes de um mesmo tipo de objeto visto por diferentes angulos
em relagao a linha de visada (veja, e.g., Urry e Padovani, 1995).

A morfologia em radio de radio-galdxias e blazares é frequentemente descrita em termos
de duas componentes, uma extensa (i.e, resolvida espacialmente) e a outra compacta (i.e.,
nao-resolvida em resolugoes da ordem de 1 milisegundo de arco). Essas duas componentes
possuem diferentes caracteristicas espectrais, embora o mecanismo sincrotron parega atuar

em ambos os casos. A morfologia da componente extensa é geralmente dupla, ou seja,

3 Blazares diferenciam-se do resto dos AGNs por possuirem jatos apontando na direcdo da linha de

visada do observador.
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apresenta dois l6bulos de emissao, com diferentes graus de simetria, que sao identificados
como jatos que emergem em duas direcoes diametralmente opostas das regioes mais centrais
dos AGNs. Em contrapartida, é possivel identificar fontes nas quais somente um dos 16bulos
pode ser observado. Além disso, a componente extensa pode apresentar dimensoes da
ordem de megaparsecs, enquanto que a componente compacta possui dimensoes da ordem
de 0.01 — 1 pc (veja, e.g., Kellermann e Pauliny-Toth, 1981). A maior diferenga entre essas
duas componentes, é que a “extensa’ é opticamente fina para a sua propria emissao em
radio, o que nao ¢é verdade para o caso das fontes compactas, que sao opticamente espessas.

No contexto da emissao de altas energias em raios-gama, no intervalo de GeV a TeV,
os blazares sao as fontes frequentemente mais observadas, tanto com o satélite Fermi-LAT
quanto com telescopios Cherenkov em solo (veja, e.g., de Gouveia Dal Pino et al., 2016,
e referéncias ali contidas). Essa emissao é comumente atribuida a radiagdo nao-térmica
Compton inverso, ou Synchrotron-self-Compton, ou ainda a interagoes proton-préoton ou
proton-foton, produzidas por particulas relativisticas aceleradas no interior do jato, sendo
a emissao aparente intensificada pelo efeito Doppler (ou Doppler boosting), uma vez que
esses jatos apontam para a linha de visada e possuem altos fatores de Lorentz (I'g ~ 5 —40;
veja, e.g, Urry e Padovani, 1995; Actis et al., 2011; Saikia et al., 2016).

Recentemente, porém, algumas radio-galdxias (M87, Centaurus A e NGC1275; veja
Merloni et al., 2003; Nagar et al., 2005; Fender et al., 2004) consideradas ntcleos ativos
de galdxias de baixa luminosidade (LLAGNS, low luminosity AGNs)?, também foram ob-
servadas na banda das altas energias por detectores como o HEGRA, HESS, MAGIC e
VERITAS (veja, por exemplo, Sol et al., 2013)°. Essas fontes apresentam jatos, na regiao
nuclear, que nao estao alinhados em relagao a linha de visada (por exemplo, para M87, esse
angulo é da ordem de 30°; veja Reynoso et al., 2011), o que implica somente numa pequena
amplificacao de fluxo devido ao Doppler boosting. Essas caracteristicas tornam dificil ex-
plicar a emissao em altas energias a partir do cenario padrao utilizado para os blazares.
Além disso, a emissao TeV de algumas radio-galdxias é altamente variavel, com escalas de
tempo de poucos dias (t,q ~ 1 — 2 dias para M87), indicando regioes de emissao extrema-

mente compactas (correspondendo a escalas da ordem de alguns raios de Schwarzschild;

4 LLAGNSs sao fontes com Ly, < 10%%rg s71 (veja Ho et al., 1997; Nagar et al., 2005).
5 Existe o caso da fonte IC310, uma radio-galdxia interpretada como pertencente & familia dos blazares

(veja Kadler et al., 2012a; Aleksi¢ et al., 2014).
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veja Abramowski et al., 2012). Essas descobertas tém motivado novos estudos buscando
mecanismos alternativos para a aceleracao de particulas (veja, por exemplo, de Gouveia
Dal Pino et al., 2014, 2016) e modelos de emissao (veja Neronov e Aharonian, 2007; Rieger
e Aharonian, 2008; Tavecchio e Ghisellini, 2008a,b; Abdo et al., 2009), onde acredita-se
que os raios-gama, no intervalo de GeV a TeV, poderiam ser originados na vizinhancga do
buraco negro central, proxima a base de lancamento do jato.

De forma similar, é esperado que os microquasares também emitam raios-gama de al-
tas energias, uma vez que apresentam similaridades, apesar das diferentes escalas, com
os LLAGNs (veja Romero et al., 2007, GPK10). Até agora, somente uma fonte, Cyg-X3,
apresentou tal emissdo comprovadamente, obtida pelos observatérios Agile e Fermi (Ta-
vani et al., 2009; Fermi LAT Collaboration et al., 2009). Nas energias da ordem de TeVs,
somente limites superiores foram obtidos (veja, e.g, Ackermann et al., 2012). Existem,
também, evidéncias esporadicas da emissao em raios-gama, no intervalo GeV a TeV, pro-
venientes de Cyg X-1 (Albert et al., 2007; Malyshev et al., 2013) e limites superiores no
intervalo de 0.1 a 10 GeV, no caso dos microquasares GRS 1915+ 105 e GX 339 — 4 (veja,
e.g., Bodaghee et al., 2013).

Apesar do grande nimero de observagoes multi-banda de microquasares e AGNs, ainda
existem duvidas a cerca dos mecanismos de aceleracao das particulas a velocidades rela-
tivisticas que produzirdo a emissao em altas energias. Além disso, distintamente do caso
da emissao radio, a resolucao atual dos detectores de raios-gama ¢é ainda tao pobre, que
nao ¢ possivel determinar se a mesma ¢ produzida na regiao nuclear ou ao longo do jato
das fontes (e.g., Sol et al., 2013). Ja a alta variabilidade para emissao encontrada, por
exemplo, na radio-galaxia M87, implicando como vimos, que a regiao de emissao é extre-
mamente compacta, sugere a possibilidade de esta ser proveniente da regiao nuclear da
fonte. Se assim for, uma vez que tal regiao deve possuir campos magnéticos intensos, é
possivel que os choques ali nao sejam suficientemente fortes para propiciar uma aceleracao
eficiente de particulas relativisticas, e mecanismos alternativos devem ser invocados. Nesta
tese, investigaremos um processo alternativo de producao das particulas relativisticas e da
emissao nao-térmica associada (e em particular, da emissdo em raios-gama) ocorrendo na

regiao nuclear dessas fontes, nas proximidades do buraco negro, como veremos abaixo.
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Figura 1.3: Figura esquemadtica da regiao de reconexao magnética em torno de um buraco negro. Rx
corresponde ao raio interno do disco de acregao, onde a pressao de arraste do disco é balanceada pela
pressao magnética das linhas de campo do buraco negro. As linhas de campo magnético que se levantam
do disco para a coroa sao empurradas pelo fluxo em acregao contra aquelas que estao ancoradas no buraco
negro, reconectando-se em uma regido de descontinuidade magnética com uma largura ARx e altura
Lx (obtida de Kadowaki et al., 2015). No quadro esquerdo da figura é destacada a regido de reconexao

“rapida” induzida pela turbuléncia (veja mais detalhes no Capitulo 2).

1.2 Possiveis mecanismos de aceleracao de particulas

Um potencial modelo para explicar a origem das emissoes flare em radio em micro-
quasares, foi proposto por de Gouveia dal Pino e Lazarian (2005, daqui em diante GLO05)
e estendida para o estudo de AGNs e objetos estelares jovens por de Gouveia Dal Pino,
Piovezan e Kadowaki (2010, daqui em diante GPK10; veja também de Gouveia Dal Pino
et al., 2010). Segundo esse modelo, eventos de reconexao magnética® “rapida” (i.e., eventos
onde a velocidade de reconexao aproxima-se da velocidade Alfvén; e.g., Lazarian e Vish-
niac, 1999) podem ocorrer entre as linhas de campo magnético ancoradas no horizonte de
eventos de um buraco negro (MacDonald et al., 1986) e aquelas que se levantam do disco
de acregao (veja Figura 1.3), sendo responsaveis pelo aquecimento da regiao coronal do
disco e pela aceleracao de particulas a velocidades relativisticas por um processo de Fermi
de primeira ordem, propiciando a ejegao de plasméides na base de langamento do jato (veja
GLO05).

O processo de Fermi de primeira ordem para a aceleracao de particulas em desconti-

nuidades magnéticas (ou lengéis de corrente que se formam nas regices de reconexao) foi

6 Eventos de reconexdo magnética ocorrem quando dois fluxos magnéticos de polaridades opostas

avancam um de encontro ao outro, aniquilando-se e formando uma nova topologia de campo.
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sugerido pela primeira vez em GL05, em analogia ao mesmo tipo de processo que ocorre
em choques, e testado numericamente primeiro em simulagoes particle in cell, que de-
monstraram a eficiéncia desse processo nas escalas cinéticas do plasma (veja Drake et al.,
2006, 2010; Zenitani e Hoshino, 2008; Zenitani et al., 2009). Recentemente, esse processo
também foi testado em plasmas colisionais a partir de simulacoes magneto-hidrodinamicas
(MHD) tridimensionais as quais demonstraram a eficiéncia desse processo nas escalas ma-
croscopicas do plasma. Foi verificado, também, que a aceleracao de particulas por esse
processo é capaz de produzir um espectro de lei de poténcia com indice espectral com-
pardvel ao esperado das observagoes (veja Kowal et al., 2011, 2012; de Gouveia Dal Pino
e Kowal, 2015; del Valle et al., 2016).

E importante destacar que esse mecanismo pode nao ser o unico responsavel pela ace-
leracao de particulas, que pode ocorrer, também, em choques ao redor das regioes de
reconexao. Por exemplo, no Sol, plasméides formados por reconexao magnética em arcos
solares podem ejetar-se violentamente da coroa e produzir frentes de choque em regioes
mais externas ao longo do vento solar, onde as particulas poderao ser aceleradas ou re-
aceleradas (veja, e.g., Shibata e Magara, 2011; Chen et al., 2015). Contudo, em regides
magneticamente dominantes, como as proximidades dos buracos negros e seus discos de
acrecao, os choques ficam naturalmente mais fracos devido a presenca dos fortes campos
magnéticos, dai a necessidade de se invocar mecanismos alternativos, como a reconexao
magnética, para explicar a aceleracao das particulas e a emissao nao-térmica associada
(veja estudos comparativos dos dois processos em Khiali, de Gouveia Dal Pino e Sol, 2015;
Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle, 2015, onde se demonstrou a maior eficiéncia
da reconexao magnética nos arredores dos buracos negros). Mecanismos envolvendo um
processo de Fermi de segunda ordem e aceleragao por cisalhamento (shear acceleration)
também sao invocados para acelerar particulas relativisticas, porém, o primeiro mecanismo
é pouco eficiente e explica somente a emissao de baixa energia. Ja o segundo mecanismo
pode ser considerado um processo complementar, fornecendo mais energia as particulas ja
aceleradas (veja, e.g., Bosch-Ramon e Rieger, 2012; Rieger et al., 2007). Grande parte dos
modelos de emissao em altas energias tém invocado as regides de choque ao longo de jatos
como fonte priméria de particulas relativisticas. Porém, mesmo em blazares, onde esse me-
canismo é frequentemente invocado, a rapida variabilidade das emissoes em TeV implica

em regioes de emissao extremamente compactas com fatores de Lorentz ainda maiores do
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que os tipicamente observados para essas fontes. Tais evidéncias levaram autores como Gi-
annios (2010) a sugerirem reconexao magnética ao longo dos jatos (ou mini-jatos dentro de
jatos) para explicar essas emissoes. O mesmo processo foi invocado para explicar a emissao
em jatos de GRBs por Zhang e Yan (2011). Romero et al. (2003), por sua vez, assumiram
que a emissao em altas energias também tem origem ao longo de jatos relativisticos, a par-
tir do decaimento de pions neutros produzidos por colisdes proton-féton. Bosch-Ramon
et al. (2005) assumiram que prétons sao acelerados a velocidades relativisticas no jato e,
em seguida, podem difundir-se no meio interestelar e interagir com nuvens moleculares,
através interacgoes préton-proton através do decaimento de pions neutros.

Ao aplicar o mecanismo de reconexao magnética “rapida” ao redor de buracos negros,
GPK10 encontraram evidéncias de que a correlagao empirica entre a luminosidade radio
e a massa dos buracos negros centrais de microqasares e LLAGNs, poderia ser explicada
pela energia magnética liberada pela reconexao. GPK10 argumentaram também que esse
mecanismo poderia estar relacionado as transi¢oes entre os estados High/Soft e Low/Hard
observadas em microquasares.

Como descrito acima, é possivel que a atividade magnética e eventos de reconexao
que ocorrem préximos ao buraco negro possam fornecer condigdes apropriadas para a
aceleragao de particulas e, consequentemente, a producao de radiagao nao-térmica nes-
sas fontes, através das interacoes das particulas aceleradas com os fotons, a matéria e o
campo magnético em torno do buraco negro central (a partir de processos como sincrotron,
Compton Inverso, Synchrotron self-Compton; e interagdes préton-préton e préton-féton).

No presente estudo, revisitaremos o modelo de GL05 e GKP10 para investigar a ace-
leracao de particulas, e a emissao que produzem em eventos de reconexao magnética
“rapida” nas coroas ao redor de discos de acrecao e buracos negros, e investigaremos,
em particular, se a emissao em raios-gama, de microquasares e LLAGNs, pode estar as-
sociada com este mecanismo. Exploraremos, também, dois possiveis mecanismos para o
desencadeamento de reconexoes “rapidas”, sendo eles o de resistividade anomala, utilizado
em estudos anteriores por GL0O5 e GPK10; e o de turbuléncia baseado no modelo de Laza-
rian e Vishniac (1999). Em seguida, aplicaremos os resultados do novo modelo analitico a
uma amostra de 328 fontes, incluindo microquasares, LLAGNSs, blazares e GRBs.

Mecanismos similares envolvendo atividade e reconexao magnética na regiao nuclear de

fontes compactas tém sido também aplicados para explicar os espectros dessas fontes por
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outros autores (veja, e.g., Igumenshchev, 2009; Soker, 2010; Uzdensky e Spitkovsky, 2014;
Dexter et al., 2014; Huang et al., 2014). Em particular, a ejegao de plasméides através da
reconexao magnética entre as linhas ancoradas na magnetosfera de fontes centrais (sendo
elas buracos negros ou objetos estelares jovens) e aquelas presentes na coroa dos discos de
acregao (ao redor dessas fontes) tém sido detectadas em estudos numéricos MHD (veja,
e.g., Kadowaki, 2011; Romanova et al., 2002, 2011; Zanni e Ferreira, 2009, 2013; Cemeljié
et al., 2013). Recentemente, simulagoes utilizando as equagées MHD no regime de rela-
tividade geral (GRMHD, General Relativistic MHD) foram aplicadas a discos de acregao

geometricamente espessos do tipo ADAF (advection-dominated accretion flow)’.

Os re-
sultados dessas simulagoes revelaram o desenvolvimento de reconexao na magnetosfera de
buracos negros de maneira consistente com o modelo descrito acima (veja, e.g., McKin-
ney e Narayan, 2007a,b; McKinney et al., 2012; Dexter et al., 2014; Parfrey et al., 2015).
Dexter et al. (2014), em particular, também sugeriram que esses processos podem estar
relacionados as transigoes entre os estados High/Soft e Low/Hard em microquasares.

O presente estudo sera realizado considerando-se dois modelos distintos para os discos
de acrecao ao redor do buraco negro, a fim de testarmos a influéncia destes no processo
de reconexao magnética desencadeado na coroa. Empregaremos num primeiro estudo o
modelo de disco geometricamente fino, opticamente espesso, estacionario e com um perfil
de velocidade Kepleriano (modelo padrao de Shakura e Sunyaev, 1973). E num segundo,
empregaremos um regime sub-Kepleriano de um disco de acre¢ao geometricamente espesso
e magnetizado (MDAF, Magnetically Dominated Accretion Flows, veja Narayan e McClin-
tock, 2008; Meier, 2005, 2012).

Por fim, embora esses estudos demonstrem, como veremos, a eficicia do modelo de reco-
nexao magnética (veja GL05; GPK10) como um poderoso mecanismo operando na regiao
nuclear de fontes compactas, um estudo numérico ainda é necessario para comprovar a vi-
abilidade desse modelo num cenario mais complexo. Assim, apresentaremos também neste

trabalho um estudo numérico complementar, a partir de simulagoes 3D-MHD locais de

70 modelo de disco ADAF difere do modelo padrio de disco fino de Shakura e Sunyaev (1973) por
apresentar uma geometria espessa, cuja razao entre a escala de altura e o raio é maior ou da ordem da
unidade (H/R 2 1); além de ser opticamente fino e radiativamente ineficiente. O processo de resfriamento
ocorre, essencialmente, pela advecgao de matéria que posteriormente serd perdida no buraco negro central

(veja capitulos 2 e 3; e Narayan e McClintock, 2008).
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discos de acrecdo, utilizando uma aproximagao denominada de shearing-bozr (veja Hawley
et al., 1995), com o objetivo de investigar as condigoes sob as quais formam-se as coroas
magnetizadas ao redor destes, e seus campos magnéticos turbulentos e de larga escala.
Para tal, empregaremos uma geometria de disco fino, para diferentes condigoes iniciais
e de contorno. Em particular, verificaremos a contribuicao das instabilidades Parker-
Rayleigh-Taylor (Parker, 1966) e magneto-rotacional (Balbus e Hawley, 1991, 1998) para
a construcao da coroa e seus arcos magnéticos.

Sumarizando, esta tese serd divida nos seguintes capitulos: no Capitulo 2, revisitare-
mos o modelo de reconexao magnética ao redor de buracos negros com discos de acrecao
opticamente espessos e geometricamente finos, considerando diferentes processos para de-
sencadear a reconexao magnética “rapida” na coroa destes. Apresentaremos o calculo
analitico da poténcia magnética liberada pela reconexao em fun¢ao da massa do buraco
negro, da taxa de acrecao e dos parametros coronais, e a compararemos com a luminosi-
dade em radio e em raios-gama observadas de 328 fontes, incluindo AGNs, microquasares
e GRBs, demonstrando que a poténcia magnética é capaz de descrever essas emissoes para
os LLAGNSs e microquasares. No Capitulo 3, repetiremos o célculo da poténcia magnética
liberada por reconexao “rapida” ao redor de buracos negros, porém, considerando agora
um modelo de disco de acrecao do tipo MDAF. Demonstraremos que a mudanca do regime
de acrecao no disco nao modifica substancialmente os resultados obtidos no Capitulo 2,
sugerindo, portanto, que o processo de reconexao magnética que ocorre na coroa acima
do disco é pouco afetado pelos detalhes dos processos fisicos que ocorrem no interior do
disco. No Capitulo 4, apresentaremos os resultados de simulagdes numéricas tridimen-
sionais MHD de discos de acrecao utilizando a técnica de shearing-box, com o objetivo
de investigar a formacao e evolucao das coroas magnéticas ao redor destes. Explorare-
mos o desenvolvimento dos campos magnéticos coronais em larga escala em forma de arcos
magnéticos e da turbuléncia, os quais sao pecas chaves para o desencadeamento dos proces-
sos de reconexao “rapida” descritos nos capitulos anteriores, oferecendo, portanto, suporte
numérico para os modelos analiticos descritos neste trabalho. Finalmente, no Capitulo 5,
discutiremos as implicagoes dos resultados obtidos, tanto analiticos quanto numéricos, as
principais conclusoes deste trabalho, e as perspectivas de continuacao deste estudo. Parte
dos resultados desta tese foram publicados nos trabalhos de Kadowaki, de Gouveia Dal

Pino e Singh (2015) e Singh, de Gouveia Dal Pino e Kadowaki (2015).
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Capitulo 2

Eventos de reconexao magnética “rapida’ ao redor de

buracos negros

Neste capitulo, reveremos as principais hipéteses utilizadas para o calculo da poténcia
magnética liberada em eventos de reconexao magnética “rapida” (WB) segundo o modelo
originalmente desenvolvido por de Gouveia dal Pino e Lazarian (2005, GLO05) para os
microquasares e estendido para o caso dos AGNs por de Gouveia Dal Pino, Piovezan e Ka-
dowaki (2010, GPK10) e Kadowaki (2011). Em seguida, apresentaremos uma atualiza¢ao
deste estudo, onde admitimos que tais eventos de reconexao “rapida” sao desencadeados
pela turbuléncia (veja Lazarian e Vishniac, 1999) desenvolvida na regido mais interna do
sistema disco de acre¢ao/coroa, ao invés de considerar simplesmente a presenga de uma
resistividade anomala (veja Parker, 1979; Biskamp et al., 1997; Lazarian e Vishniac, 1999),
como proposto nos trabalhos anteriores (veja GL05 e GPK10). Serao discutidas as com-
paracoes entre a poténcia magnética calculada sob a luz desses modelos e as observacoes
da luminosidade em réadio e em raios-gama emitida por uma extensa amostra de fontes
astrofisicas, tais como, microquasares, nucleos ativos de galaxias (AGNs, active galatic nu-
clei) e surtos de raios-gama (GRBs, gamma-ray burst), contendo cerca de 328 fontes. Os
resultados descritos neste capitulo foram publicados em Kadowaki, de Gouveia Dal Pino
e Singh (2015). Um estudo complementar, onde admitimos a presenga de um disco de
acregao geometricamente espesso e magnetizado (MDAF, Magnetically Dominated Accre-
tion Flows; veja, e.g., Meier, 2005, 2012), num regime sub-Kepleriano, e suas implicagdes
no calculo da poténcia magnética liberada pela reconexao (Singh, de Gouveia Dal Pino e

Kadowaki, 2015) sera discutido no préximo capitulo.
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2.1 Possivel cenario para a regiao coronal de um disco de acrecao

instantes antes de um evento de reconexao magnética ‘rapida”

Como em GLO05 e GPK10, vamos admitir que a regiao interna do sistema disco de
acregao/coroa encontra-se entre dois estados que sao controlados a partir das mudancgas de
topologia do campo magnético em larga escala. Conforme descrito na introducao, consi-
deramos que nos instantes imediatamente anteriores a um evento de reconexao magnética
“rapida” o sistema encontra-se num estado que, possivelmente, caracteriza a transicao entre
os estados Low/Hard e High/Soft, comumente identificados em microquasares. Além disso,
adotaremos um modelo de disco geometricamente fino e opticamente espesso (Shakura e
Sunyaev, 1973) com uma coroa magnetizada em torno do buraco negro, como mostrado no
esquema da Figura 1.3. No entanto, é importante destacar que a estrutura real do disco
de acregdo nao é um ponto crucial para este estudo, como demonstraremos adiante (veja
Capitulo 3), uma vez que o nosso foco é a regiao coronal do disco préximo a fonte central,
onde a interagao das linhas do campo magnético com a magnetosfera do buraco negro
pode ocorrer. A acrecao serd a caracteristica de maior relevancia do disco para o presente
estudo, uma vez que esta induzira o encontro dos fluxos magnéticos do disco e do horizonte
de eventos do buraco negro, que sob certas circunstancias, as quais serao descritas a seguir,

provoca um evento de reconexao magnética.

2.1.1 Formacao da magnetostfera de um buraco negro

A magnetosfera em torno do horizonte de eventos do buraco negro pode ser construida
a partir do transporte continuo das linhas do campo magnético do disco de acrecao (veja,
por exemplo, MacDonald et al., 1986; Wang et al., 2002). MacDonald et al. (1986) de-
monstraram que independentemente da forma cadtica com que o campo é depositado na
regiao mais interna do sistema, eventos de reconexao entre pequenos arcos magnéticos,
em curtos periodos de tempo, poderao produzir um campo ordenado. Essa estrutura

magnética alcanga uma configuracio livre de forgas (force-free)! através de um processo

! Uma configuragao force-free é definida quando J x B = 0, onde J é a densidade de corrente e B o
campo magnético. Essa configuracdo ocorre em regioes onde o pardmetro 5 do plasma (dado pela razao
entre a pressao térmica e a pressdo magnética) é pequeno, caracterizando a predominéncia dinamica do
campo magnético, como a coroa proxima a superficie solar, ou a regiao coronal logo acima de um disco de

acrecao
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de acoplamento magnético entre o horizonte do buraco negro e o disco, cuja amplitude é
determinada pelo fluxo magnético total depositado durante toda a historia evolutiva do
sistema. Esses depdsitos podem causar flutuagoes estocasticas no campo ancorado no ho-
rizonte do buraco negro, que cresce até que se torne intenso o suficiente para truncar o
disco a uma distancia Rx do centro do sistema. Nesta regiao, o campo maximo resultante
é entao definido pelo equilibrio entre a pressao de arraste do gés e a pressao magnética da

magnetosfera do buraco negro (Wang et al., 2003; MacDonald et al., 1986).

2.1.2 Origem do campo magnético do disco

O campo magnético em larga escala do disco pode ser formado tanto pelo transporte das
linhas de campo, a partir das regioes mais externas do sistema, ou pela acao de um dinamo
turbulento no interior do disco de acrecao (veja, por exemplo, GLO5; Livio et al., 2003;
King et al., 2004; Uzdensky e Goodman, 2008; Krolik e Piran, 2011, 2012), possivelmente
desencadeado pela acao da rotagao diferencial e da instabilidade magneto-rotacional (IMR,
veja Balbus e Hawley, 1998).

De acordo com a teoria de dinamo na aproximagao de campo médio (veja GL05), in-
versoes de polaridade das linhas do campo magnético de larga escala podem ocorrer com
uma frequéncia equivalente a metade do ciclo do dinamo. Consequentemente, um novo
fluxo magnético deve chegar a regiao mais interna do disco com uma polaridade invertida
em relacao ao fluxo ja ancorado no buraco negro, favorecendo a reconexao magnética en-
tre os dois fluxos (GL05, GPK10). Portanto, é esperado que as inversoes de polaridade
ocorram de maneira periddica, apesar da dificuldade de estimar-se analiticamente a es-
cala de tempo caracteristica desta variagao, na auséncia de um modelo detalhado para o
mecanismo de dinamo ou para o transporte do fluxo magnético (veja Tagger et al., 2004;
Tchekhovskoy et al., 2014, GL05). No caso do microquasar GRS1915 + 105, por exemplo,
estudos tém sugerido que as mudancas de topologia do campo magnético podem ocorrer
em intervalos da ordem de alguns anos. Assim, esperamos que na metade deste periodo, os
fluxos magnéticos da regiao mais interna do disco e do buraco negro sejam antiparalelos.
Tchekhovskoy et al. (2014) sugeriram que estas escalas de tempo podem ser reguladas

em funcao da escala caracteristica da acrecao no raio mais externo do disco?. Simulacoes

2 Esta escala caracteristica é definida como t,.. = o~ (H/r)72Q%", onde Qi = (GM/r*)1/2 é a veloci-

dade angular Kepleriana, o o parametro de viscosidade disco, H a escala de altura do disco e r a distancia
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numéricas MHD tém revelado que a acao de um dinamo turbulento desencadeado pela
IMR pode produzir inversoes de polaridade de forma quase periddica a cada 10 periodos
orbitais do disco de acrecao (veja, por exemplo, Davis et al., 2010), ap6s o sistema atingir
a saturacao, onde o campo magnético inicial pode ser amplificado pelo menos em duas
ordens de magnitude (veja Hawley et al., 1995, e o Capitulo 4 para mais detalhes).

Mesmo sem a acao de um dinamo, um campo magnético de larga escala pode ser
formado na regiao mais interna do disco simplesmente pela acrecao do fluxo magnético
existente nas regioes mais externas. Esse processo foi demonstrado através de simulacoes
numéricas tridimensionais (3D-MHD) realizadas por Beckwith et al. (2009). Eles encon-
traram que o fluxo magnético é dominado por um mecanismo que atua sobretudo na
regiao coronal acima do disco. Neste, a tensao magnética induzida pela rotacao diferencial
pode produzir arcos magnéticos que se esticam radialmente na direcao das regioes internas
do disco e entao reconectam. Eventualmente, formam um campo magnético dipolar na
regiao interna, cuja intensidade é regulada pela combinacao das pressoes envolvidas (i.e.,
as pressoes magnética, térmica do gas e da radiagdo). Dexter et al. (2014) realizaram
simulagoes 3D-MHD onde o material em acrecao do disco foi mantido sob a acao de um
campo magnético com polaridade oposta aquela ancorada no horizonte de um buraco negro
e verificaram inversdes do campo apds t ~ 2 X 10*Rg/c (onde Rg ¢ o raio Schwarzschild),
o que indica um processo rapido.

Todos estes processos sao normalmente conectados com diferentes fenomenos de varia-
bilidade que sao detectados em fontes que possuem um buraco negro. A determinacgao de
uma escala de tempo caracteristica em que o sistema pode atingir a configuracao idealizada
na Figura 1.3 esta fora do ambito do presente trabalho. Entretanto, observacoes recentes
do campo magnético proximo ao buraco negro supermassivo do centro da nossa Galaxia
(veja, por exemplo, Zamaninasab et al., 2014), além de simula¢oes numéricas relativisticas
de discos de acre¢ao em torno de buracos negros (veja McKinney et al., 2012; Dexter et al.,

2014) indicam que esta configuragao é possivel.

na direcao radial.
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2.2 C(Calculo da poténcia liberada em eventos de reconexao magnética
“rapida”

As linhas do campo magnético de larga escala construidas na coroa, aliadas a rotagao
diferencial do disco, s@o responsaveis pela geragao de um vento (produzido, possivelmente,
pela aceleragao magneto-centrifuga, veja Blandford e Payne, 1982; Spruit, 1996) que re-
move momento angular do sistema, levando a um aumento da taxa de acregao e, conse-
quentemente, a um aumento na pressao de arraste do disco de acregao. Isto ird provocar
o acumulo das linhas de campo magnético do disco na regiao coronal mais proxima a
fonte central, pressionando-as contra as linhas ancoradas no horizonte do buraco negro,

facilitando a formacao de um evento de reconexao magnética.

2.2.1 Mecanismos de reconexao magnética

Considerando a descricao acima, o esquema qualitativo do sistema, instantes antes de
um evento de reconexao magnética, deve se assemelhar ao apresentado na Figura 1.3. Na
regiao mais interna do disco, mais precisamente, nas proximidades do raio de truncamento
Ry, ha uma regiao propicia para a ocorréncia desses eventos. Essa regiao localiza-se entre
as linhas “abertas” que estao ancoradas no horizonte do buraco negro e as linhas de larga
escala do disco, onde os campos magnéticos anulam-se ou sao reduzidos drasticamente,
formando uma zona neutra em forma de “Y” invertido. O evento de reconexao nesta
zona pode ser entendido da seguinte forma: quando dois fluxos magnéticos de polaridades
opostas avancam um de encontro ao outro, em presenca de resistividade elétrica finita, estes
aniquilam-se parcialmente e entao reconectam-se novamente formando uma nova topologia
de campo. Na interface entre os dois fluxos onde ocorre a aniquilagdo (zona neutra), o
campo magnético anula-se e forma-se um lencol de corrente, com grande densidade de
corrente J na diregado perpendicular aos fluxos convergentes (i.e., normal ao plano da
Figura 1.3).

Diversos autores desenvolveram mecanismos para explicar como este processo pode
ocorrer e com que eficiencia. O primeiro modelo de reconexao foi desenvolvido por Sweet
(1958) e Parker (1957) e ficou conhecido como o modelo de Sweet-Parker. Nesse mo-
delo, dois fluxos de polaridades opostas reconectam-se sobre uma extensa superficie, numa

configuracao semelhante a representada no primeiro esquema da Figura 2.1. O principal
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Petschek

Sweet-Parker / \/ Lazarian & Vishniac

e /\

Figura 2.1: A esquerda, esquema da zona de reconexao segundo o modelo de Sweet-Parker (veja Parker,
1957); no centro, segundo o modelo de Petscheck (veja Petschek, 1964); e & direita, segundo o modelo de
Lazarian e Vishniac (1999). Adaptado de Lazarian (2005).

problema é que, para escalas astrofisicas, a eficiéncia deste mecanismo serd pouco eficaz,
ou ainda, a reconexao ¢é dita “lenta”. A razao disto é que a taxa de reconexao dos flu-

1/2y,, onde S = Lxva/n é o nimero de Lundquist

x0s magnéticos é dada por v,e. = S~
(i.e., o nimero de Reynolds magnético calculado para a velocidade de Alfvén va); Lx é
a escala caracteristica da regidao onde ocorre a reconexao (veja Figura 1.3); e n a resisti-
vidade ohmica do sistema. Gracas aos altos valores de Lx tipicos em meios astrofisicos,
S ¢ igualmente alto, uma vez que a resistividade 7 é baixa nestes sistemas (por exemplo,
no meio interestelar, S ~ 10'%). Em outras palavras, por conservacao de fluxo de massa,
toda a matéria que ingressa no lencol de corrente com velocidade v,..., numa escala Ly,
escapa pela estreita regiao ARy, com velocidade v, (veja Figura 1.3). Consequentemente,
a diferenga entre as escalas tipicas (ARy < Lx), que por sua vez é determinada pela
microfisica do sistema (i.e., a resistividade), faz com que a taxa de reconexao Sweet-Parker
seja desprezivel.

Por outro lado, existe o modelo de Petschek (veja Petschek, 1964), onde a reconexao
nao ocorre em um plano, mas em uma pequena parte do fluxo magnético (veja o esquema
do meio da Figura 2.1), de maneira que a tensdo magnética produzida pela curvatura da
linha de campo passa a ser importante e teremos a chamada reconexao “rapida”. Neste
caso, a reconexao magnética ocorre numa regiao Ly que se torna da mesma ordem de AR
(i.e., a zona em “X” no esquema do meio da Figura 2.1), fazendo a reconexao bem mais
rapida que no modelo de Sweet-Parker. A taxa méxima de reconexao magnética (Vye./v4)
que este mecanismo alcanga é dada por 7/[4eIn(S)]. Para valores de S da ordem de 10® e
107, a taxa de reconexao encontra-se entre os valores de 0.005 e 0.01, que é um resultado
ainda abaixo do esperado para uma reconexao altamente eficiente. Por exemplo, espera-se

que no Sol as taxas de reconexao sejam da ordem de v,.. = 0.3v4 (valor inferido a partir
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das observagoes, veja Aschwanden et al., 2001). Além do mais, verificou-se posteriormente,
por meio de simulagoes numéricas MHD (Biskamp et al., 1997) que o modelo de Petscheck
em fluidos colisionais é instavel e o sistema rapidamente evolui para uma configuracao de
reconexao magnética “lenta” do tipo Sweet-Parker. Verificou-se ainda que o mecanismo ¢é
estavel somente em fluidos nao-colisionais (mais apropriados as escalas cinéticas do plasma)
constituidos de pares elétron-positron ou elétron-préton.

Uma das solugoes a este problema para fluidos macroscépicos MHD (no qual estamos
tratando neste trabalho), seria admitir a presenga de uma resistividade magnética anomala
na regiao de reconexao, com valores muito maiores do que difusividade 6hmica do meio.
Em contrapartida, Lazarian e Vishniac (1999) propuseram um modelo para reconexao
rapida que independe da resistividade ohmica e invoca uma instabilidade mediada pela
turbuléncia. Segundo estes autores, a taxa de reconexao aumenta devido as flutuagoes do
campo magnético turbulento. As ondulagoes das linhas deste campo, que se permeiam
entre si, propiciam a ocorréncia de diversos eventos de reconexao simultaneamente (veja
o ultimo esquema da Figura 2.1), tornando-a “rapida”’. Fluxos magnéticos nao-paralelos
irao reconectar-se muito lentamente se a velocidade de turbuléncia for muito menor do que
v4. Por outro lado, as ejecoes de matéria produzidas por reconexao inicialmente “lenta”
irao aumentar o nivel de turbuléncia e, portanto, a taxa de reconexao. Este modelo de
reconexao magnética “rapida” induzido por turbuléncia, foi matematicamente revisado
recentemente por Eyink et al. (2011) (veja, também, Eyink et al., 2013; Lazarian et al.,
2012, 2015) e testado com sucesso através de simulagoes numéricas 3D-MHD de altissima
resolugao (veja Kowal et al., 2009, 2012; Xu e Yan, 2013). Como resultado da reconexao,
deve haver uma rapida e eficiente liberagao de energia magnética e o desenvolvimento de
ejecoes violentas que irao escapar da zona de reconexao, tal como se observam nos flares
solares, por exemplo.

No quadro esquerdo da Figura 1.3 ¢é ilustrada uma zona de reconexao de espessura
ARy e altura Ly, onde dois fluxos magnéticos de polaridades opostas avancam, um de
encontro ao outro, a uma velocidade de reconexao v,.. A taxa de energia (ou poténcia)
magnética que pode ser extraida da zona de reconexao, segundo este cendrio, é dada por:

B2 AV

~ B2AaV 2.1
B S Ata ( )

onde B é a intensidade do campo magnético que sofrera a reconexao, AV = 4rRxARxLx
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é o volume da zona de reconexao e At = ARx /vy € 0 tempo de reconexao.
De acordo com a Figura 1.3, a conservagdo do fluxo massa implica que Lx/ARx =~
VA /Vree, de maneira que:

2

. B
WB ~ 8—7TUA(47TR)(AR)(). (22)

Portanto, para avaliar a poténcia magnética liberada em eventos de reconexao precisamos
determinar o campo magnético (B) e a largura da zona de reconexao (ARx). Estas, por sua
vez, serao caracterizadas a partir dos parametros coronais na regiao mais interna do disco
e do modelo de reconexao magnética “rapida” adotado. Nas préximas segoes, avaliaremos

essas quantidades a partir da caracterizacao do disco de acrecao e de sua coroa.

2.2.2 Parametros do disco e de sua coroa magnetizada

Neste trabalho, consideramos um fluido fortemente magnetizado ao redor do buraco
negro, admitindo a aproximacao MHD colisional. Nesse caso, a condigao R; < Ly,p, < L
deve ser respeitada (onde L corresponde a escala macroscépica caracteristica do sistema,
Lingp ~ 1.8 x 10'n71T2 ¢m é o livre caminho médio para colisdes Coulombianas dos fons,
e R; ~ 2.1 x 10°(E/B) cm é o raio de Larmor dos fons, veja mais detalhes abaixo). Para
estas escalas, a velocidade térmica das particulas ainda se mantém isotropica devido a
alta taxa de interacoes com as flutuagoes do campo magnético induzidas pela turbuléncia
do meio, de forma que uma descricgago MHD colisional ainda é apropriada (e.g., Kulsrud,
1983).

E importante destacar, também, que admitimos uma abordagem aproximadamente
MHD nao-relativistica para descrever a regiao coronal em torno do buraco negro (veja, e.g.,
Liu et al., 2002, 2003). As temperaturas dos fons e elétrons sao menores ou iguais a ~ 10 K,
o que faz com que um fluido nao-relativistico seja uma abordagem razoavel e bem descrita
pelas equacoes que apresentaremos abaixo. Apesar disto, o fato de a velocidade Alfvén
tornar-se comparavel a velocidade da luz para as condigoes analisadas neste trabalho,
implica que a reconexao magnética “rapida” pode tornar-se relativistica. Com base em
estudos de reconexao realizados em plasmas nao-colisionais (veja, por exemplo, as revisoes
de Uzdensky, 2011; Lyutikov e Lazarian, 2013), foi encontrado que o comportamento da
reconexao “lenta” e “rapida” em regimes relativisticos é comparavel com o regime nao-
relativistico. Além disso, estudos recentes realizados por Cho e Lazarian (2014) e Takamoto

et al. (2015) demonstraram que a turbuléncia MHD para plasmas colisionais comporta-se



Secao 2.2. Cédlculo da poténcia liberada em eventos de reconexao magnética “rapida” 53

como no caso nao-relativistico. Isto indica que o modelo de reconexao magnética “rapida”
desencadeada através da turbuléncia (como descrito, por exemplo, no modelo de Lazarian e
Vishniac, 1999) pode ser diretamente aplicavel ao caso relativistico (veja também, Lyutikov
e Lazarian, 2013), portanto, adotaremos esta abordagem.

Em trabalhos anteriores (veja GPK10 e Kadowaki, 2011), ao empregarmos o modelo
padrao de Shakura e Sunyaev (1973) para um disco geometricamente fino, opticamente
espesso, estacionario e com um perfil inicial de velocidade Kepleriana cuja viscosidade
¢ dada pela parametrizagdo o (veja Frank et al., 1992, e o apéndice A para uma breve
descrigdo matematica), admitimos que o raio interno do disco de acregao (Rx) corresponde
a tiltima érbita estavel em torno do buraco negro (equivalente a 3Rg, onde Rg = 2GM/c? =
2.96 x 10°M /Mg, em é o raio Schwartzschild). Embora fisicamente possivel, esta condigao
pode levar a uma singularidade nas solugoes do disco. Portanto, neste trabalho, adotamos
um raio interno correspondente a Ry = 6Rg, o que afeta muito pouco os resultados
quantitativos, mas evita esta singularidade. Por exemplo, para um buraco negro com massa
estelar M = 14M,, (adequado para os microquasares, veja Remillard e McClintock, 2006) o
raio interno corresponderd a Ry = 6Rg ~ 2.48 x 10" em. Além disso, esta condicao garante
que as suposicoes adotadas neste trabalho satisfacam a aproximacao de um plasma MHD
colisional (ou seja, R; < Ly,p, < Rx). E importante destacar que podemos considerar um
buraco negro Kerr (i.e., em rotacao), porém, devemos admitir que tanto o buraco negro
quanto a regiao mais interna do disco de acregao estao em corrotacao, o que evita que se
leve em conta a transferéncia de energia e momento angular entre ambas as partes através
das linhas de campo magnético, o que poderia ocorrer caso ambos girassem a diferentes
velocidades angulares (Blandford e Znajek, 1977), aumentando a complexidade e o nimero
de parametros do modelo.

Com o objetivo de determinar a intensidade do campo magnético na regiao mais interna
do sistema, instantes antes de um evento de reconexao magnética “rapida”, admitimos que
a pressao de arraste do disco e a pressao magnética da magnetosfera do buraco negro
estao em equilibrio (pv? ~ B?/87). Assim como em GPK10, aproximamos a velocidade de
acregao radial (vg) pela velocidade de queda livre do material e admitimos que a intensidade
do campo magnético ao redor do buraco negro, na distancia Ry, tem a mesma intensidade

que o campo na regiao mais interna do disco (B ~ By), de forma que:
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. 1
M [(2GM\* B2
G_ ~ 4 (2.3)
47R? \ Ry 8
ou
By~ 9.96 x 10% ¢ imim™% G, (2.4)

onde ry = Rx/Rg corresponde ao raio interno do disco de acregao, em unidades de Rg,
m=M / M Edd € a taxa de acregao em unidades de M Edq (que corresponde a taxa de acregao
de Eddington Mpgqq = 1.45 x 10'®m g/s), e m = M /M, é a massa do buraco negro central
em unidades de massa solar.

Em GPKI10, parametrizamos a eq.(2.4) em termos de [, a razao entre a pressao total
do disco (térmica e de radiagdo) e a pressdo magnética. No presente trabalho, a parame-
trizagao estd em func¢do de . Uma vez que a pressao do disco (dominada pela radiacao)

é dada por (veja eq.A.31, apéndice A):
Py~ 4,78 x 10%m r = o 'dina/cm?, (2.5)
tanto S quanto m estao correlacionados segundo a equacao:
B~ 0.12a rxm Tt (2.6)

Para quantificar os parametros da coroa do disco na regiao mais interna do sistema,
como em GLO05 e GPK10, empregamos o modelo de Liu et al. (2002, 2003), adequado para
sistemas com um buraco negro central, como os microquasares. Segundo este modelo, o
calor na coroa ¢ gerado por reconexao magnética, tal como na coroa solar, e é irradiado

através do espalhamento Compton, de maneira que:

B? 4kgT.
—Uy A
4 MeC?

nCUTcUmdL, (27)

onde B ~ B, é a intensidade do campo magnético na coroa; T, e n. sao, respectivamente,
a temperatura e a densidade numérica na coroa; U,.q € a densidade de energia dos fétons
que serao espalhados por Compton; L é o comprimento de um arco magnético que se
ergue na coroa (veja Figura 1.3); kg é a constante de Boltzmann; m, é a massa do elétron
e or é a secao de choque por espalhamento Thomson. No presente trabalho, ao invés
de empregarmos v4 =~ ¢, como em GL0O5 and GPK10, substituimos v4 por sua forma
relativistica:

va=Tvao , (2.8)
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onde I' = [1 4 (0)2]71/2 ¢;
vao = B/ (4mpmpyn)? | (2.9)

onde my = m, ¢ a massa de repouso do préton e p ~ 0.5.

Em seguida, segundo o modelo de Liu et al. (2002, 2003), a distribuicao de densidade
do gas logo acima do disco é construida pela evaporacao cromosférica que ocorre na base
dos arcos magnéticos ancorados no disco, assim como ocorre na coroa solar. Além disso,
como o plasma evaporado é rapidamente difundido por toda a extensao do arco magnético

de comprimento L, é facil demonstrar que:

koT/? 5 kpT.
R~ kT , 2.1
L v — 1n B my, (2.10)

1s~1 K~7/2; e o é arazdo entre os calores especificos do gas coronal,

onde ko = 10~%erg em™
que para o caso de um gas monoatomico ideal é igual a 5/3.
Finalmente, a temperatura e a densidade numérica da coroa sao obtidas a partir da

solugao de um sistema composto pelas equagoes (2.7) e (2.10), de maneira que:

1.3 1 1
T.~1.74x 10°T"Bf LU, 4 K (2.11)
(§
3 _1
ne~9.64 x 10'T2B:L71U 2 em™, (2.12)

Para avaliar estas quantidades, desprezamos os efeitos da opacidade do disco. No presente
trabalho, U, é dado em termos da temperatura efetiva na superficie do disco (e.g., Frank
et al., 1992; Liu et al., 2003):

43GMMq*
Ugg=aTt, = -""""1
4= Wepr = 81 R3

(2.13)
onde a = 40/c, 0 é a constante de Stefan-Boltzmann e ¢ = [1 — (3Rg/Rx)"/?|'/*.
A partir das equagoes (2.4) e (2.13), os parametros da regido coronal podem ser rees-

critos como?:

e

1 -3 1
T. =273 x 10°T1r, ®l5¢ s K (2.14)

3
ne ~ 8.02 x 1018F%TXSZ_%Q_2m%m_1 em™?, (2.15)

onde | = L/Rg.

3 Notamos que o para o espaco paramétrico considerado neste trabalho, 0.36 < T' < 0.99 é obtido

_r
numericamente a partir da solugao da equacao vap =~ 9.78 X 1010F’%7’X”’l%qm§.
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2.2.3 Reconexao magnética “rapida” induzida por resistividade anomala

Para que a liberagao de energia magnética seja altamente eficiente, GL05 e GPK10
adotaram um mecanismo de reconexao “rapida” em presencga de resistividade anomala
(veja Parker, 1979; Biskamp et al., 1997; Lazarian e Vishniac, 1999), de maneira que
Vree < w4t Neste processo, a resistividade dhmica na escala microscépica é aumentada
em decorréncia de instabilidades nos lengéis de corrente (veja Papadopoulos, 1977; Parker,
1979; Biskamp et al., 1997) e, consequentemente, a taxa de reconexao é elevada a valores
superiores aquelas fornecidas pelo modelo padrao de Sweet-Parker. Por exemplo, se o
gradiente do campo magnético (AB/ARy) atingi uma intensidade tal que a velocidade de
deriva dos elétrons (v,) torna-se da ordem da velocidade térmica dos fons (v;), pode ocorrer
uma fuga de elétrons da regiao de reconexao que, por sua vez, geram ondas eletrostaticas
no plasma. Consequentemente, os elétrons nao serao mais espalhados por fons individuais,
mas muito mais por estas ondas, de maneira que a resistividade 6hmica microscépica (ou
convencionalmente denominada de Spitzer)® é substituida por uma resistividade anomala
(e.g., Papadopoulos, 1977), muito acima desse valor.

Sendo J a densidade de corrente, a condigao para o surgimento da resistividade anomala

é (veja, e.g., Lazarian e Vishniac, 1999):
J ~ Jopir = neeve = n;Zevy. (2.16)

onde n. e n; sao, respectivamente, a densidade numérica de elétrons e ions; e a carga
do elétron e Z o numero atomico dos fons. Considerando que na camada ARx onde
ocorre a reconexao magnética o campo magnético varia AB, entao pela lei de Ampere

(J = £V x B), tem-se que:

cAB
A ] =~ 2.1
] ARy (2.17)
de forma que para J ~ Je.i:
AB
ARy = —° (2.18)

dmn.Zevy,.

4 Usualmente escrevemos a velocidade de reconexdo como uma fracdo da velocidade Alfvén na coroa,
Uree = EU4, onde £ é a taxa (ou eficiéncia) de reconexdo das linhas do campo magnético. Um evento de

reconexao “rapida” implica que £ ~ 1

5 A resistividade cldssica de Spitzer para um gés de hidrogénio puro é dada por n = 7 x 10973/2[n),

onde [n\ é um valor tabelado, usualmente entre 20 e 30 em sistemas astrofisicos.
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onde AB =~ 2B =~ 2B, corresponde ao campo magnético na zona de reconexao, e vy, . =
(5kT./ 3mp)1/ 2 ¢ a velocidade térmica coronal dos fons com carga Ze. A partir da equacoes

(2.4), (2.14) e (2.15), obtém-se que:

ARy ~ 2,020 r ® i ghintom

N

cm. (2.19)

Considerando as condigbes acima e aplicando-as a equagao (2.2), a poténcia magnética
liberada num evento de reconexao “rapida” desencadeada pela resistividade anomala ao

redor do buraco negro é dado por:

107
— == 17 25
32

Whar =~ 2.89 x 1034FéT’X 116 g3 6 m? erg/s. (2.20)

De acordo com a normalizacao adotada neste capitulo, I', rx, [, ¢, ™, e m sao parametros
adimensionais.

Por fim, a eq.(2.19) indica que a espessura da regiao de reconexao ¢ muito pequena em
comparacao as grandes escalas do sistema (ARy < L). Em contrapartida, ARy continua

sendo maior do que o raio de Larmor dos ions:
R; ~ 6.4 x 10TV 31/32 116 = 1/2 1203 =7/16 (. (2.21)

o que indica que a aproximacao de MHD colisional ainda ¢ valida. Na proxima secao,
veremos que a reconexao magnética “rapida”’ induzida por turbuléncia pode aumentar

substancialmente a camada efetiva de reconexao.

2.2.4 Reconexao magnética “rapida” induzida por turbuléncia

Sabemos que tanto o nimero de Reynolds® quanto o nimero de Lundquist (ou de Rey-
nolds magnético) para os microquasares e AGNs (e na maioria dos sistemas astrofisicos)
sao elevados. Isto implica que tanto o fluido quanto o campo magnético nesses sistemas
podem facilmente tornarem-se turbulentos, através da acao de instabilidades que podem
ocorrer, por exemplo, nos lencéis de corrente’. Estas instabilidades podem produzir mo-

vimentos turbulentos com velocidades caracteristicas proximas a térmica das particulas.

6 O ntimero de Reynolds R, ~ LV/v para os sistemas que estamos estudando é aproximadamente
R, ~ 10%° — 1028, onde V é a velocidade caracteristica do sistema e v é a viscosidade dindmica. Para
um fluido magneticamente dominante, a viscosidade é predominantemente normal ao campo magnético e
dada por vy ~ 1.7x 10 2nIn AT~/2B~2 em?s~!, para A = 3/2¢3(k*T? /mn)~/? min[1, (4.2 x 10°/T)'/?]

(veja Spitzer, 1962; Zhang e Yan, 2011).
7 Um exemplo seria a instabilidade Buneman que ocorre quando T, /T; ~ 1, onde T, e T; sdo as tempe-

raturas dos elétrons e dos fons, respectivamente (veja Papadopoulos, 1977)



58 Capitulo 2. Eventos de reconexao magnética “rapida” ao redor de buracos negros

Além disso, a ocorréncia de reconexoes magnéticas com ejecoes de plasmoides durante a
construgao da prépria coroa ao redor do buraco negro (Liu et al., 2002, 2003) ird contri-
buir para o aparecimento de turbuléncia. Simula¢oes numéricas de discos de acre¢ao tém
demonstrado a formacao de um fluido turbulento ao redor do buraco negro permeando o
campo magnético de larga escala que pode ser desencadeado, por exemplo, pela IMR (veja
Tchekhovskoy et al., 2011; McKinney et al., 2012; Dexter et al., 2014).

De acordo com o modelo de Lazarian e Vishniac (1999), mesmo a presenga de uma
fraca turbuléncia num fluido é suficiente para que as linhas do campo magnético sejam
distorcidas, o que permite eventos simultaneos de reconexao, tornando-a “rapida” e de
maneira independente da resistividade microscopica elétrica do sistema. Em outras pala-
vras, processos estocasticos sao induzidos espontaneamente pela turbuléncia, provocando
a difusao das linhas do campo magnético na escala macroscépica. A taxa de reconexao
global é substancialmente maior devido as sucessivas reconexoes que ocorrem em todo o
fluido turbulento (assim como observado no iltimo esquema da Figura 2.1).

Na presenca de turbuléncia, a velocidade de reconexao é dada por:

Lin; Lx
LX 7 Linj

onde Lx é a extensao da zona de reconexao (veja Figura 1.3); My = v;,;/v4 € 0 nimero

1
2
Uree ™ U4 Min { 1 M3, (2.22)

de Mach Alfvénico; e v;,; e L;y; correspondem a velocidade e a escala caracteristica de
injecao da turbuléncia, respectivamente. Simulag¢oes numéricas 3D-MHD realizadas por
Kowal et al. (2009, 2012) indicam uma dependéncia da velocidade de reconexao com a

34

inj- Os valores

escala de injecao levemente diferente da prevista pela teoria, i.e., Vpe X L
numéricos obtidos para v,.. dessas simulacoes sao compativeis com as taxas observadas
nos flares solares.

Através da conservacao de massa (ARx/Lx = vye/v4) € da equagao (2.22), temos que

nesse caso a espessura da camada de reconexao e dada por:

Lin; Lx
LX ’ Linj

Podemos utilizar a relagao acima para calcular a poténcia magnética liberada na reco-

nexao desencadeada pela turbuléncia a partir da eq.(2.2). Para isto, vamos admitir que a
velocidade de injecao da turbuléncia é da ordem da velocidade do som na regiao coronal.
Além disso, consideraremos que a escala de injecao é da ordem do tamanho da zona de re-

conexao (L;,; ~ Lx), que por sua vez pode ser definido como um parametro livre, porém
injg ’ ) )
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limitado ao tamanho méximo da regiao coronal, i.e., da regiao coronal (Lx < L). A partir

destas suposicoes, a equacao acima pode ser reescrita como®:
_5 3.5 _3._5
ARx ~11.6 I 4rf1"8lxq °m sm cm, (2.24)

onde lx = Lx/Rgs.

Como consequéncia, a largura da regiao de reconexao magnética sera maior que a obtida
no caso da resistividade anémala (eq.2.19), indicando que a reconexao desencadeada pela
turbuléncia serd mais eficiente.

O fato de a turbuléncia resultar numa taxa de reconexao maior do que a obtida pelo
mecanismo de resistividade anomala nao é uma surpresa e vem diretamente da natureza
distinta de ambos os processos. Kowal et al. (2009) ja haviam comparado os dois processos
a partir de simulacoes numéricas 3D-MHD e encontraram que a resistividade anomala nao
influencia a taxa de reconexao magnética quando esta é induzida por turbuléncia. Isto
reforca a ideia de que na presenca de turbuléncia, e de um campo magnético estocastico
induzido por esta, efeitos cinéticos do plasma nao serao dominantes para determinar a
velocidade de reconexao global do sistema.

Isto ocorre uma vez que a largura da zona de reconexao é maior que o raio de Larmor
para os fons (ARx > R;; veja Eyink et al., 2011), o que é satisfeito a partir do espago
paramétrico investigado no presente trabalho, considerando condigoes fisicas apropriadas
para a regiao ao redor do buraco negro. Caso o espago paramétrico nao satisfizesse a
condicao acima, efeitos cinéticos iriam ser relevantes para o desencadeamento de uma
reconexao “rapida” de maneira que a aproximacao MHD colisional nao seria adequada.

O resultado acima também sugere que a resistividade anomala pode ser um processo
importante para desencadear a reconexao. Entretanto, uma vez que a turbuléncia tenha se
desenvolvido no sistema, a reconexao magnética “rapida” induzida por ela serd o processo
dominante.

Considerando as equagoes (2.2) e (2.24), a poténcia magnética liberada em eventos de

reconexao desencadeada pela turbuléncia ao redor de buracos negros é dada por:

. ~5 1
Watars = 1.66 x 10¥T 31351 3 lxq 2mim erg/s, (2.25)

8 Esta ¢ a forma correta da eq.(14) de Kadowaki et al. (2015) e utilizada para o calculo de W Btury 1O

mesmo artigo. Portanto, a errata nao compromete os resultados e conclusoes finais 14 apresentados.
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Figura 2.2: Poténcia magnética (Wp) liberada em eventos de reconexdo “rapida” desencadeadas por um
mecanismo de resistividade andémala (em vermelho) e através da turbuléncia (em cinza claro) como fungao
da massa dos buracos negros centrais. O espaco paramétrico foi obtido a partir dos seguintes parametros
livres: 0.05 <1 < 1; 1 <1 <18 e 0.06] < Ix <, admitindo Ry = 6Rg (obtido de Kadowaki et al.,
2015).

cuja poténcia é claramente maior que aquela obtida pelo modelo de resistividade anomala
(eq.2.20).

A Figura 2.2 compara as equagoes (2.20) e (2.25), em funcao da massa da fonte central,
onde adotamos um raio interno para o disco correspondente a Ry = 6Rg e o seguinte
espago paramétrico: 1 < m < 10 (em unidade de M) para abranger as massas tanto de
microquasares quanto de AGNs; e 0.05 < 7 < 1 (em unidades de M Edd) Dara a taxa de
acrecao. Para garantir que a aproximacao MHD para plasmas colisionais seja satisfeita,
restringimos os limites inferiores das escalas caracteristicas do sistema, de maneira que
eles sejam sempre maiores que o livre caminho médio dos fons. Portanto, admitimos que
lngp S Ix <1, onde:

Linpp =~ 5.70 X 10721 em (2.26)

¢ o livre caminho médio em unidades de Rg. Isto implica que 1 <1 <18 € 0.06 S Ix <.
O limite superior para [ foi obtido da condigao I, < 1.

A partir da Figura 2.2, é possivel verificar que o intervalo de poténcias calculadas para
reconexao magnética induzida por turbuléncia, obtido pela equagao (2.25), é superior e pos-

sui uma inclina¢ado maior que aquele obtido para reconexao magnética anoémala (equagao
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2.20). Isto é uma consequéncia direta da dependéncia da poténcia magnética com a massa,
uma vez que para o caso da resistividade andomala esta é dada por Wz, o< m®®, e para
o caso da turbuléncia é dada por Wpgy,» o m. Veremos na secao 2.3 que esta diferenca

possui consequéncias observacionais importantes para microquasares e AGNs.

2.2.5 Discos de acrecao dominados pela radia¢ao ou pela pressao térmica do gas

Os valores da taxa de acrecao utilizados no espaco paramétrico da Figura 2.2 sao mais
adequados para uma coroa ao redor de um disco em que a pressao da radiacao ¢ dominante
sobre a pressdo térmica no disco. Entretanto, podemos avaliar, também, Wy a partir das
equagoes (2.20) e (2.25) considerando um disco dominado pela pressao térmica do gas.
Neste caso, as taxas de acrecao nao podem ser tao elevadas quanto aquelas consideradas
no regime do disco dominado pela radiagao (para mais detalhes, veja o apéndice A).

No regime dominado pela pressao do gés, a pressao do disco é dada por (veja eq.A.34

do apéndice A e Shakura e Sunyaev, 1973):

k T 9 _21 [e
Pyas >~ PB4 11 x 1018&’%13(8 q's m2m 10 dina/em?, (2.27)
pwmpy

onde py e T, correspondem as densidade e temperatura do disco, respectivamente.
Podemos comparar as equagoes (2.5) e (2.27) para obter um intervalo adequado para os
valores da taxa de acrecao a serem utilizados para o espaco paramétrico em cada regime.
A Figura 2.3 descreve a razao entre estas duas pressoes (P,qq/Pyqs) em funcdo das massas
das fontes centrais. Ao adotarmos o intervalo 0.05 < o < 0.5 (veja King et al., 2007),
verificamos que todos os discos de acrecao ao redor de buracos negros com massas entre 1
a 10'°M,, serdao dominados pela pressao do gds (Prad/Pyas < 1) somente se considerarmos
m < 5 x 107*. Para taxas de acrecdo superiores a esse valor, o disco pode estar em um
regime ou outro, dependendo da massa da fonte central. Mas, notamos que para o intervalo
5 x 1072 < 1 < 1, todos os discos, independentemente da massa, tornam-se dominados
pela pressao da radiagao (Prqa/Pyes > 1). Nas préximas segdes, vamos utilizar esses dois

intervalos de taxas de acregao para o calculo do poténcia magnética para cada regime.
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Figura 2.3: Razao entre as pressoes de radiagao e do gds do disco de acrecdo (Prqq/Pgqes) como funcao
das massas dos buracos negros centrais para diferentes valores de m. As regioes cinzas correspondem aos
espacos paramétricos de Pqq/Pyqs Para o regime onde a pressao é dominada pela radiacdo (Prqq/Pyas > 1)
e dominada pelo gés (Prqd/Pyes < 1). Obtida de Kadowaki et al. (2015).

2.3 Comparacao entre Wpg e as emissoes em radio e em raios-gama em

funcao das massas dos buracos negros centrais

Na secao anterior, avaliamos a poténcia magnética liberada em eventos de reconexao
“rapida” ao redor de buracos negros, considerando dois mecanismos diferentes de inducao,
o de resistividade anomala e o de turbuléncia. Verificamos que este tltimo mecanismo
serd o mais eficiente, tornando-se dominante em relagao ao mecanismo de resistividade
anomala. A parcela da poténcia magnética que sera convertida para acelerar particulas
nao é o objetivo do presente trabalho, porém, como discutido na introducao (e, também,
nos estudos de GL05 e GPK10), podemos esperar que uma fracdo substancial ira acelerar
elétrons a velocidades relativisticas por um processo de Fermi de primeira-ordem (veja
Kowal et al., 2011, 2012; del Valle et al., 2016) e poderd produzir uma emissao nao-térmica
com espectro na forma de uma lei de poténcia (Khiali, de Gouveia Dal Pino e Sol, 2015;
Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle, 2015). Nesta secao, iremos primeiro comparar
a potencia magnética obtida na secao anterior (WB) com a emissao radio observada nas
regioes nucleares de microquasares e AGNs. Em seguida, iremos fazer uma comparagao

semelhante com a emissdo em altas energias (no intervalo de GeV a TeV) observadas para
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as mesmas fontes.

2.3.1 Comparacao entre Wg com microquasares ¢ LLAGNs

A Figura 2.4 apresenta, em uma escala de cores cinzas, a poténcia magnética liberada
em eventos de reconexao “rdpida”’ induzidos por turbuléncia (WBtmb, eq.2.25) em fungao
das massas dos buracos negros centrais, tanto num regime de disco dominado pela radiacao
quanto pela pressao do gas. Além disso, é apresentado em vermelho o mesmo estudo,
porém, considerando que a reconexao é induzida pelo mecanismo de resistividade anomala
(WBM, eq.2.20), somente num regime de disco dominado pela radiagao. A linha continua
desta figura corresponde a correlacao observada entre as massas dos buracos negros centrais
e a luminosidade rddio nuclear (na escala sub-parsec) de uma amostra de 96 LLAGNs
préoximos (dentro de uma regiao de 19 Mpc) obtida por Nagar et al. (2002) a partir das
observagoes com o VLA (Very Large Array) e o VLBA (Very Long Baseline Array). A
linha tracejada foi obtida por Nagar et al. (2005) considerando uma amostra mais refinada,
obtida através do VLBI ( Very-long-baseline interferometry). A linha pontilhada-tracejada
corresponde a correlacao obtida por Merloni et al. (2003), considerando emissoes nucleares
em radio (5GHz) obtidas pelo VLA com uma amostra de ~ 100 LLAGNs (a maioria
com uma resolu¢ao da ordem de arco-segundos), além das emissoes rddio de 8 buracos
negros galdcticos (microquasares) obtidas a partir do Green-Bank Interferometer. Apesar
da simplicidade do nosso modelo, a inclinacao obtida a partir do calculo de WBtwb em
funcao das massas das fontes centrais é semelhante as correlagoes observadas. Além disso,
o diagrama mostra que os valores de WBtwb nesse caso sao superiores a luminosidade
radio observada. Esta é uma indicacao de que apenas pequenas fragoes desta poténcia
ja sao suficientes para acelerar as particulas relativisticas e explicar a emissao radio das
fontes observadas (e representadas pelas linhas do diagrama). O modelo de resistividade
anomala, por outro lado, nao explica nem a inclinagao da distribuicao de luminosidades,
nem a emissao das fontes mais luminosas considerando um espaco paramétrico semelhante
ao utilizado no modelo de turbuléncia. Notamos que em GPK10, a comparacao entre
WBM. e as luminosidades radio de uma amostra bem menor de microquasares e LLAGNs
havia indicado ser possivel explicar a emissao das fontes estudadas. Entretanto, a poténcia
magnética foi avaliada considerando um campo de radiacdo do disco (U,qq) ligeiramente

superior ao que utilizamos no presente trabalho (eq.2.13). Consequentemente, em GPK10,
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Figura 2.4: Poténcia magnética (WB) liberada em eventos de reconexao “rapida” induzidos pelo meca-
nismo de resistividade anémala (em vermelho) e por turbuléncia (em cores cinzas) como fungao das massas
dos buracos negros centrais. A parte superior do diagrama, correspondente ao modelo turbulento, indica
o0 espago paramétrico obtido a partir de um regime de disco dominado pela pressdo de radiagao (em cinza-
claro) com altas taxas de acregdo (0.05 < i < 1). J4 a parte inferior do diagrama (regido cinza-escuro)
corresponde a um disco dominado pela pressao do gés, com baixas taxas de acre¢ao (mm ~ 5 x 1074). A
regiao intermediaria corresponde a uma sobreposicao dos dois regimes. O espago paramétrico da poténcia
magnética da reconexao induzida por resistividade anémala, foi calculado somente para o regime de disco
dominado pela pressao de radiacao. Os outros parametros livres usados para calcular Wg nos dois casos
foram: 1 <1 <18 € 0.060 < lx < (para Rx = 6Rg). As linhas continua e tracejada correspondem as
correlagoes observadas entre as massas dos buracos negros e a luminosidade rddio nuclear de LLAGNS,
obtidas por Nagar et al. (2002, 2005). A linha pontilha-tracejada corresponde as mesmas correlagoes,
porém, para uma amostra de AGNs e microquasares obtidas por Merloni et al. (2003). Figura obtida de
Kadowaki et al. (2015).

as temperaturas coronais obtidas do modelo de Liu et al. (2002) sao superiores as utilizadas
agora (eq.2.14) e, portanto, tornam a reconexao induzida por resistividade anémala mais
eficiente. Além disso, em GPKI10, foi considerado um espacgo paramétrico onde os limites
superiores da regido coronal eram maiores (L ~ 1000Rs) que os adotados no presente
trabalho (L ~ 8Rg). Este ultimo foi delimitado, como vimos na segao anterior, pelo
modelo de reconexao rapida induzida por turbuléncia.

A Figura 2.5 apresenta a comparacio direta somente de Wy, com as observacoes da
luminosidade rddio (na regiao nuclear) de uma amostra de 9 buracos negros galacticos (ga-
lactic black holes, GBHs, ou microquasares, veja Hannikainen et al., 2001; Merloni et al.,
2003); e 233 LLAGNSs (incluindo galéxias Seyferts e LINERs, veja Merloni et al., 2003;
Nagar et al., 2002, 2005; Israel, 1998; Kadler et al., 2012b). A tabela C.1, do apéndice C,
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Figura 2.5: WBturs €m fungdo das massas dos buracos negros centrais (veja eq.2.25). No diagrama
sao apresentadas a emissao rddio nuclear de 233 LLAGNs (sfmbolos vermelhos, que incluem galdxias do
tipo Seyferts e LINERS) e 9 microquasares (ou GBHs, representados pelos simbolos verdes). O espacgo
paramétrico utilizado é o mesmo da Figura 2.4. As setas (quando presentes) indicam que as luminosidades
obtidas sdo somente limites superiores. As posigdes de algumas fontes sdo destacadas no diagrama (Cgy-
X1, Cgy-X3, Cen A, Per A, M87 e IC310). Figura obtida de Kadowaki et al. (2015).

apresenta os principais parametros fisicos dessa amostra. As massas dos buracos negros
centrais (também indicados na tabela C.1) foram obtidas através da média dos valores
determinados a partir de diferentes métodos presentes na literatura, incluindo métodos
cineméticos (através de masers e da dinamica do gés e das estrelas, veja Richstone et al.,
1998; Gebhardt et al., 2000; Merloni et al., 2003; Remillard e McClintock, 2006), e através
da relagao empirica entre as massas do buracos negros e a dispersao de velocidades das
estrelas do bojo das galdxias hospedeiras (veja Tremaine et al., 2002; Merritt e Ferrarese,
2001). Para as fontes cujas massas nao foram encontradas na literatura, obtivemos os valo-
res de dispersao de velocidades estelares a partir do catdlogo HYPERLEDA? e calculamos
as massas dos buracos negros centrais a partir das relagoes empiricas de Tremaine et al.
(2002) e Merritt e Ferrarese (2001).

A emissao radio das fontes da Figura 2.5 é representada por estrelas, onde as vermelhas
indicam os LLAGNSs e as verdes os microquasares. Destacamos, também, as emissoes radio
de algumas fontes que foram amplamente estudadas na literatura em varios comprimentos

de onda, tais como as radio-galdxias Cen A, M87, IC310 e Per A (NGC1275); além dos

9 http://www-obs.univ-lyonl.fr/hypercat/
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microquasares Cgy-X1 e Cgy-X3. Esta figura confirma a mesma tendéncia apresentada na
Figura 2.4, indicando que a reconexao magnética entre as linhas de campo do disco e da
magnetosfera do buraco negro, na regiao coronal, de microquasares e LLAGNSs, é mais que
suficiente para explicar a emissdo radio sincrotronica destas fontes (assim como sugerido
por GPK10 para uma amostra bem menor). Na realidade, os resultados indicam que para
a maior parte desta amostra, apenas uma pequena fracao de Wy é suficiente para acelerar
os elétrons responsaveis pela emissao em radio devido ao processo sincrotron.

Experimentos em laboratoério que reproduzem eventos de reconexao magnética (Yamada
et al., 2014) e observagoes de flares solares (Lin e Hudson, 1971) sugerem que ~ 50 — 60%
da poténcia magnética liberada nestes eventos pode ser convertida para a aceleracao das
particulas. Logo, os resultados da Figura 2.5 claramente indicam que a poténcia liberada
por reconexao magnética poderia explicar ainda a luminosidade emitida em outras faixas
do espectro (veja adiante).

Como discutido na introducao, elétrons e prétons acelerados a velocidades relativisticas
irao interagir com os campos magnéticos, e também com a matéria e a radiagao circunvizi-
nha, através de outros processos que podem levar a producao de emissao em altas energias.
Estes processos incluem o Compton Inverso onde elétrons relativisticos espalham fétons de
baixa frequéncia do campo de radiacao na regiao mais interna do sistema para frequéncias
mais altas; ou Synchrotron-self Compton onde as particulas aceleradas interagem com os
proprios fétons produzidos por emissao sincrotron; ou por interagoes dos prétons acelera-
dos tanto com aqueles que compdem a coroa ao redor do disco (via interagoes p-p) quantos
os fétons dessa regido (via interagoes p-v; veja, e.g., Romero et al., 2003; Khiali et al.,
2015; Aleksié¢ et al., 2010; Fermi LAT Collaboration et al., 2009; Abdo et al., 2009).

Com o objetivo de estudar a origem da emissao nas altas energias tanto de microquasa-
res quanto LLAGNs, mostramos na Figura 2.6 a correlacao entre WBtuTb e as luminosidades
em raios-gama observadas (veja tabela C.1 do apéndice C) para uma sub-amostra de 23
fontes daquelas apresentadas na Figura 2.5. A maior parte das galaxias do tipo Seyfert
desta sub-amostra apresentam somente limites superiores para intervalo de GeVs a TeVs
(obtidas com um nivel de confianga de 95% por Ackermann et al., 2012, com o satélite
Fermi-LAT). Estes dados sao representados por circulos na Figura 2.6.

Incluimos na mesma figura as luminosidades em raios-gama de quatro radio-galaxias

(obtidas por Abdo et al., 2009, 2010; Aleksi¢ et al., 2014), assim como as emissoes ob-
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Figura 2.6: Esta figura apresenta Wpi,» para o mesmo espago paramétrico da Figura 2.5, porém,
incluimos a emissdo em raios-gama de uma sub-amostra de LLAGNs e microquasares. A emissdo em
altas energias é representada por circulos pretos e a emissao rdadio é representada por estrelas pretas (para
distingui-los do resto da amostra). Nos poucos casos em que havia emissdes disponiveis na literatura em
mais de uma banda de altas energias, de MeV/GeV a TeV, ligamos essas emissoes por linhas verticais
que conectam os valores minimos e maximos da luminosidade em raios-gama com as emissoes em radio de
cada uma das fontes. A setas associadas aos simbolos indicam somente limites superiores para a emissao

em rajos-gama. Figura obtida de Kadowaki et al. (2015).

servadas dos microquasares Cgy-X1 (Albert et al., 2007; Malyshev et al., 2013) e Cgy-X3
(Piano et al., 2012). Nestes casos, foram incluidas as emissoes na faixa de MeV/GeV a
TeV (dos valores minimos aos méximos observados), onde indicamos com linhas verticais
todo intervalo de luminosidades de cada fonte (provenientes das emissoes em radio e em
raios-gama; veja, também, a tabela C.1).

A Figura 2.6 mostra que Waturs também é, em principio, suficiente para explicar a
emissdo em raios-gama observada para a mesma amostra de fontes da Figura 2.5 (micro-
quasares e LLAGNs). Entretanto, notamos que as emissoes de altas energias nao devem
depender somente da eficiéncia com que a poténcia magnética liberada é utilizada para ace-
lerar as particulas primadrias (prétons e elétrons) a velocidades relativisticas, mas também
da interacao destas com os campos de matéria e radiacao ao redor dos sistemas estudados.
Logo, um estudo mais detalhado de cada fonte deve envolver, além da poténcia magnética
liberada pelo mecanismo de reconexao, esses outros ingredientes, para permitir a deter-
minagao de suas distribuigoes espectrais de energia (SEDs, spectral energy distributions).

Tal estudo complementar foi realizado para as fontes destacadas nas figuras 2.5 e 2.6 em
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Khiali, de Gouveia Dal Pino e Sol (2015) e Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle (2015).
Além disso, outra caracteristica importante da Figura 2.6 é que a poténcia W turs também
¢ capaz explicar a correlagao observada entre a emissao em raios-gama e as massas das
fontes, tal como para a emissao radio. Isso é uma indicacao que ambas as emissoes estao
correlacionadas e, possivelmente, tém a mesma origem na regiao mais interna do sistema,
provavelmente produzidas pela mesma populacao de particulas relativisticas, que por sua

vez pode ser explicada pelo mecanismo de reconexao magnética aqui descrito.

2.3.2 Comparacéo entre Wy com blazares e GRBs

Na secao anterior, discutimos a correlacao entre a poténcia magnética liberada em
eventos de reconexao “rapida” induzidos por turbuléncia na regiao mais interna do sistema
disco de acregao/coroa ao redor do buraco negro, e as luminosidades radio e em raios-gama
observadas em LLAGNs e microquasares. Nesta se¢ao, estenderemos esta analise para uma
amostra composta por blazares e GRBs, i.e., para fontes mais luminosas.

Como discutido na introdugao, os jatos emitidos por blazares apontam na mesma
direcao da linha de visada do observador, obscurecendo grande parte da emissao da regiao
nuclear. Entretanto, é possivel, em muitos casos, separar a emissao radio entre a com-
ponente nuclear (ou compacta; provavelmente produzida préxima da base de langamento
do jato) e a componente “extensa”’ (veja, por exemplo, Kharb et al., 2010). A Figura
2.7 e a tabela C.2 (apéndice C) fornecem as emissoes radio nucleares (préximo a base de
langamento do jato) de uma amostra de blazares, além das emissoes radio dos LLAGNs e
microquasares apresentadas na secao anterior. Como na Figura 2.5, comparamos a emissao
observada destas fontes com WBtwb. Esta amostra possui as luminosidades de 32 blaza-
res estudadas por Nemmen et al. (2012) (cujas massas dos buracos negros centrais e a
emissao radio nuclear foram obtidas de Vovk e Neronov (2013) e Kharb et al. (2010), res-
pectivamente). As linhas tracejadas verticais associadas a cada blazar fornecem a corregao
da luminosidade radio devido ao Doopler boosting. Esta correcao foi realizada da mesma

forma que em Nemmen et al. (2012) para as mesmas fontes'.

10 Nemmen et al. (2012), que utilizaram somente a emissdo em raios-gama, admitiram que a mesma é
isotropica e, entao, calcularam a corregao através do fator de beaming fp, i.e., Leorr = foLiso, onde Leopy
¢é a luminosidade corrigida, L;s, ¢ a luminosidade isotrépica, e f, = 1 — cos(1/Ty), onde I’y é o fator de

Lorentz (veja, e.g., Jorstad et al., 2005; Pushkarev et al., 2009)
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Figura 2.7: Similar a Figura 2.5, porém incluindo a emissao a emissao radio observada da componente
nuclear de blazares (representadas por estrelas azuis), além da emissao rddio nuclear de LLAGNSs e micro-
quasares. As linhas tracejadas verticais correspondem a corregdo devido ao Doppler boosting. Os simbolos
vermelhos e verdes correspondem as emissoes radio dos LLAGNSs e microquasares, respectivamente. Figura
obtida de Kadowaki et al. (2015).

A Figura 2.7 mostra que somente com a correcao do Doppler boosting, a emissao radio
dos blazares entra no espago paramétrico de WBtmb, sobretudo na regiao correspondente as
altas taxas de acrecao. Isto poderia indicar que esta emissao é, possivelmente, produzida
proximo a base de lancamento do jato e, portanto, poderia ser resultado de eventos de
reconexao magnética “rapida”, como no caso dos LLAGNs. Por outro lado, a emissao dos
blazares nao parece seguir a mesma correlacao entre luminosidade e massa dos buracos
negros centrais dos LLAGNs, especialmente para as fontes mais luminosas. Isto pode ser
uma indicagao de que suas emissoes podem realmente ter origem no jato, acima da base de
lancamento, de uma outra populagao de particulas relativisticas, como em geral se espera
no caso dos blazares.

Para reforcar a ideia acima de que as fontes mais luminosas possivelmente tém uma
origem distinta ao longo dos jatos relativisticos, ao invés de na regiao nuclear, incluimos
na Figura 2.8 a emissao em raios-gama observada dos mesmos 32 blazares (obtidas por
Nemmen et al., 2012, veja, também, a tabela C.2). Mesmo com a correcao de Doppler
boosting, notamos que a maior parte dessa emissao dos blazares encontra-se acima do
espago paramétrico de WBtmb. Além disso, assim como a emissao radio, essa emissao em

altas energias nao segue a mesma correlacao que a obtida para o caso dos LLAGNs.



70 Capitulo 2. Eventos de reconexao magnética “rapida” ao redor de buracos negros

Turbulence (P
W Turbulence

GRBs (Orange)

@U
6 g
e
I

Blazars (Blue)

—

=
(@]
>
a

T T T T T T TN
L]
|

+ GBH (Green) + Radio emission

® Gamma emission
| Upper Limits
| | | | | | | | | | -
10" 10* 10® 10* 10° 10° 107 10® 10° 10" 10"
Source Mass (Solar Masses)

Magnetic Reconnection Power (erg/s)
5
3

[ I O N B e AR

—
(@]
N
@
T

Figura 2.8: Esta figura é similar a Figura 2.7, porém incluimos também a emissao em raios-gama observada
dos blazares (representada pelos circulos azuis) e de GRBs (representada pelos circulos laranja). As linhas
tracejadas verticais correspondem a correcao da emissao observada pelos efeitos de Doppler boosting. Os
simbolos vermelhos correspondem as emissoes radio e em raios-gama dos LLAGNSs e os simbolos verdes as

emissoes radio e em raios-gama dos microquasares. Figura obtida de Kadowaki et al. (2015).

Para efeitos de comparacao, nds incluimos também a emissao em raios-gama de uma
amostra de 54 GRBs (também obtida por Nemmen et al., 2012, veja tabela C.3). A Figura
2.8 mostra claramente que emissao tanto de blazares quanto GRBs nao estao correlacio-
nadas nem com Wpyup nem com a emissao dos LLAGNs e microquasares. Na verdade, a
linha imagindria que liga estas duas classes de fontes astrofisicas na Figura 2.8 esta anti-
correlacionada com o espacgo paramétrico (em escala de cores de cinzas) que caracteriza
o mecanismo de emissao por reconexao magnética “rapida” na regiao nuclear destes sis-
temas, o que sugere que a emissdo em raios-gama (e rddio) destas fontes nao pode ser
atribuida a este mecanismo. Este resultado é consistente com o que também normalmente
é esperado no caso dos GRBs, onde a emissao em raios-gama também é atribuida a um
jato super-relativistico que aponta para a linha de visada do observador, isto é, nao vem da
regiao nuclear, assim como nos blazares (veja, por exemplo, Paczynski, 1998; MacFadyen

e Woosley, 1999).
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2.4  Discussao

Neste trabalho, estendemos os estudos realizados por GL05 e GPK10, investigando as
interagoes entre as linhas do campo magnético do disco de acrecao e da magnetosfera do
buraco negro (tanto de microquasares quanto LLAGNs). Foram examinadas as condigoes
em que eventos de reconexao magnética “rapida” podem ocorrer na regiao mais interna do
sistema, e como a liberagao da poténcia magnética em tais eventos pode ser suficiente para

permitir o aquecimento coronal e a aceleracao de particulas a velocidades relativisticas.

2.4.1 Resistividade anomala versus turbuléncia

A partir dos potenciais mecanismos que podem desencadear a reconexao magnética
“rapida” numa aproximacao MHD colisional, comparamos o mecanismo investigado por
GLO05 e GPK10, ou seja, o de resistividade anomala (Parker, 1979; Biskamp et al., 1997;
Shay et al., 1998) com o mecanismo de reconexao “rapida” induzido por turbuléncia (Laza-
rian e Vishniac, 1999; Kowal et al., 2009). Verificamos que a poténcia magnética liberada
pelo mecanismo de turbuléncia (eq.2.25) é maior do que a obtida pela resistividade anomala
(eq.2.20), resultado da presenga de turbuléncia que naturalmente aumenta tanto a espes-
sura quanto o volume da regiao de descontinuidade magnética, além da taxa de reconexao
(eq.2.24). Este é um resultado esperado, uma vez que a resistividade anémala atua predo-
minantemente nas pequenas escalas do sistema, resultando numa taxa de reconexao muito
menor, diferente da turbuléncia que atua sobre as grandes escalas do fluido e favorece a
reconexao “rapida” com vdrios eventos simultaneos (veja as equagoes 2.19 e 2.24, onde é
possivel comparar as diferentes espessuras obtidas para ambos os mecanismos).

Em trabalhos anteriores, GL05 e GPK10 exploraram apenas os efeitos da resistividade
anomala, pois a teoria de Lazarian e Vishniac (1999) de reconexao turbulenta ainda estava
sendo testada. Atualmente, esta teoria vem sendo exaustivamente discutida em diferentes
abordagens (veja, por exemplo, Eyink et al., 2011; Lazarian et al., 2012, 2015) e testada com
sucesso por meio de simulagoes 3D-MHD (veja Kowal et al., 2009, 2012; Eyink et al., 2013;
Xu e Yan, 2013), portanto, motivando a sua andlise no presente trabalho. Curiosamente,
verificou-se que o mecanismo de turbuléncia é capaz de reproduzir melhor as observacoes
das emissoes radio e raios-gama de microquasares e LLAGNs, bem como a correlagao destas

com as massas das respectivas fontes (veja segao 2.3).
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A percepcao de que a turbuléncia pode afetar a reconexao magnética nao é tao recente
(uma anédlise comparativa dos diferentes modelos pode ser verificada nos artigos de revisao
de Kowal et al., 2009; Eyink et al., 2011; Lazarian et al., 2015). Trabalhos anteriores
concentraram-se nos efeitos da turbuléncia nas escalas microfisicas (veja Speiser, 1970;
Jacobson e Moses, 1984), embora nas grandes escalas esses efeitos cinéticos nao sejam
dominantes. O estudo mais préximo ao mecanismo de Lazarian e Vishniac (1999) foi
realizado por Matthaeus e Lamkin (1985, 1986). Estes autores estudaram eventos de
reconexao magnética em simulagoes numéricas bidimensionais na presenca de turbuléncia
e encontraram um aumento significativo da taxa de reconexao, apesar de nao obterem uma
previsao analitica para este parametro. Outros trabalhos introduziram o conceito de hiper-
resistividade e tentaram obter as taxas de reconexao “rapida” induzidas por turbuléncia
a partir de um modelo MHD resistivo com aproximagao de campo-médio (veja Strauss,
1986; Bhattacharjee e Hameiri, 1986; Diamond e Malkov, 2003; Yokoi e Hoshino, 2011;
Guo et al., 2012). Embora a abordagem parega interessante, estes trabalhos chegaram a
diferentes resultados para as taxas de reconexao e, além disso, ainda requerem comprovagao
numérica.

Varios mecanismos de reconexao “rapida” no regime MHD colisional desencadeados por
instabilidades na regiao de reconexao foram também amplamente discutidos (veja Loureiro
et al., 2009; Bhattacharjee et al., 2009). Estimativas indicam que len¢éis de corrente lami-
nares sujeitos a instabilidade de ruptura (tearing instability) tém taxas de reconexao que
sao levemente superiores a do mecanismo Sweet-Parker, portanto, ainda um mecanismo
“lento”. Em contrapartida, esta instabilidade pode ampliar a regiao de reconexao, permi-
tindo a eje¢ao de grandes quantidades de matéria (outflows) que se tornarao turbulentas na
maioria das condicoes astrofisicas. Neste caso, a instabilidade pode ser importante para dar
inicio a reconexao, quando o nivel de turbuléncia pré-existente ainda é baixo. Entretanto,
uma vez que a turbuléncia torna-se dominante, ela ird atuar sobre o processo de reconexao
tornando-a “rapida”. Portanto, como no caso da resistividade anomala, esperamos que
estas instabilidades possam ser importantes para o surgimento tanto da reconexao quanto
da turbuléncia que, consequentemente, aumentara as flutuacoes estocasticas das linhas de
campo magnético e, assim, iniciar a reconexao “rapida” em larga escala, tal como proposto

por Lazarian e Vishniac (1999).
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2.4.2 Aceleracao de particulas induzida pela poténcia magnética liberada em eventos de

reconexao

No presente trabalho, obtivemos a poténcia magnética liberada em eventos de reconexao
“rapida”. Argumentamos que parte desta poténcia seria capaz de acelerar particulas a
velocidades relativisticas e comparamos esta poténcia com as luminosidades radio e raios-
gama observadas para uma extensa amostra de fontes que possuem um buraco negro
central, abrangendo um intervalo de 10 ordens de magnitude em massa e 6 ordens de mag-
nitude em luminosidade. Verificamos que estas luminosidades e, portanto, a populagao de
particulas relativisticas responsaveis por elas poderia ser devido a aceleracao por reconexao
magnética (veja se¢ao 2.3).

Embora a natureza especifica do mecanismo de aceleracao de particulas nao tenha sido
um ponto critico no presente trabalho, algumas consideracoes devem ser feitas. A ace-
leragao de particulas por um processo de Fermi de primeira-ordem na regiao de reconexao
magnética vem sido amplamente estudada atualmente (veja, por exemplo, os artigos de
revisao de Kowal et al., 2011, 2012; de Gouveia Dal Pino e Kowal, 2015; de Gouveia Dal
Pino et al., 2014). Como observado anteriormente, GL0O5 foram os primeiros a propor que
este processo poderia ocorrer nos lengdis de corrente formados da convergéncia de dois
fluxos magnéticos de polaridades opostas, movendo-se um em relacao ao outro com uma
velocidade v,... Em analogia a aceleracao em choques, GLO5 verificaram que as particulas
presas entre estes dois fluxo magnéticos seriam refletidas diversas vezes ao interagir com as
flutuacoes das linhas de campo, de maneira que o aumento médio da energia da particula
apés uma viagem de ida e volta seria de < AE/E >~ v,e./c, 0 que implica numa ace-
leracao estocastica de Fermi de primeira-ordem com um crescimento exponencial de energia
depois de varias reflexoes, resultando num espectro de particulas com uma lei de poteéncia.
Antes disso, varios autores (veja, por exemplo, Litvinenko, 1996; Shibata e Tanuma, 2001;
Zenitani e Hoshino, 2001) verificaram que a aceleragao de particulas energéticas nas regioes
de reconexao magnética seria possivel, porém, nao a descreveram como um processo de
Fermi de primeira-ordem. O estudo analitico realizado por GLO05 foi pela primeira vez
confirmado numericamente por Drake et al. (2006), que realizaram simulagoes particle in
cell (PIC), a quais demonstram a eficiéncia deste processo somente nas escalas cinéticas

de plasmas nao-colisionais (veja, também, Drake et al., 2010; Zenitani e Hoshino, 2008;
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Zenitani et al., 2009). A equivaléncia entre as aproximagoes colisional e nao-colisional foi
discutida em Kowal et al. (2011, 2012) que realizaram simulagoes numéricas 2D e 3D-MHD
com a injegao de particulas nas regides de reconexao induzidas por turbuléncia. Além disso,
estes ultimos autores demonstraram que o processo de aceleracao pode ocorrer tanto em
simulagoes bidimensionais quanto tridimensionais.

Estes resultados reforcam a possibilidade de que o processo de reconexao magnética
ao redor de buracos negros, pode levar a aceleracao de particulas e a emissao nao-térmica

observada nas regioes centrais de microquasares e LLAGNs!!.

2.4.3 Comparagcao com as observacgoes

Obtida em fun¢ao dos parametros da regiao mais interna do disco de acrecao, isto é, da
massa do buraco negro central (m = M/My), da taxa de acrecao do disco (1 = M /Mgaq),
e da extensdo da regiao coronal (I = L/Rg), que por sua vez delimita a altura da regiao
de reconexao magnética (Ix = Lx/Rg), a poténcia calculada por eventos de reconexao
“rapida” induzidos por turbuléncia (WBtwb) foi comparada com as emissoes radio nuclear
e raios-gama observadas de uma amostra de fontes compactas bem maior do que a utilizada
por GPK10, incluindo microquasares, LLAGNSs (galdxias do tipo Seyfert e LINERs), além
de blazares e GRBs. Os resultados obtidos mostram que, em geral, apenas uma pequena
fracao desta poténcia ¢é suficiente para explicar as emissoes observadas nas fontes de mais
baixa luminosidade (ou seja, LLAGNs e microquasares; veja a Figura 2.5). Na maior parte
destes casos, a taxa de acrecao necessaria corresponde a i < 0.05. Também é notavel o fato
de que a dependéncia de WBtwb com a massa dos buracos negros destas fontes apresenta
uma inclinacao semelhante a da correlacao de massa-luminosidade radio observada por
Nagar et al. (2002, 2005) e Merloni et al. (2003) (veja a Figura 2.4), o que sugere que
este mecanismo poderia fornecer uma interpretacdo natural para esta correlagdo (como

sugerido anteriormente por GPK10, mas considerando uma amostra menor de fontes e

11 Entretanto, como discutido anteriormente, ndo excluimos a possibilidade de que a reconexio magnética
ks 1o R ~ [ . ~ [

rapida” possa levar a producao de plasmoéides ou ao aquecimento e expansao do gas coronal que podem
formar frentes de choque, fora da regiao de reconexao, que podem por sua vez causar a aceleragao de
particulas (GL05). Cadlculos recentes, no entanto, comparando a taxa de aceleragdo por choque com a
taxa de aceleracao por reconexao ao redor dessas fontes demonstraram que esta tltima é bem mais eficaz,
desde que o meio seja magneticamente dominante, como poderfamos esperar (veja Khiali, de Gouveia Dal

Pino e Sol, 2015; Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle, 2015).
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uma reconexao “rapida”’ induzida apenas pelo mecanismo de resistividade anomala).

A emissao em raios-gama observada nessas mesmas fontes, que se acredita ser pro-
duzida por processos diversos, tais como, Synchrotron-self Compton, Compton Inverso,
interagoes préton-préton e préton-féton, envolvendo elétrons e prétons acelerados (veja
Romero et al., 2003; Khiali et al., 2015), pode, em principio, ser associada & mesma zona
que produz a emissao em radio, proxima ao buraco negro. Por esta razao, investigamos
se a poténcia liberada pela reconexao magnética poderia estar relacionada com a emissao
em raios-gama das fontes estudadas, o que se confirmou para o caso de microquasares e
LLAGNs. A luminosidade em raios-gama observada nestas fontes parece também estar
correlacionada com a luminosidade radio nuclear e com a poténcia liberada por reconexao
magnética (veja Figura 2.6). Isto sugere que as particulas aceleradas pelo mecanismo de
reconexao magnética aqui discutido podem realmente produzir a emissao em radio e em
altas energias na regiao mais interna destas fontes. Mesmo a rddio-galaxia IC310, que apre-
senta uma emissao similar aos blazares (veja Aleksi¢ et al., 2014), pode ser explicada por
este mecanismo. Entretanto, verificamos que na maior parte dos casos, a luminosidade em
raios-gama é maior do que a radio, de maneira que a emissao em altas energias localiza-se
na parte superior do diagrama de poténcia por reconexao magnética, correspondente as
maiores taxas de acregdo (superiores as previstas para explicar a emissao radio nuclear).
Isto sugere que na maioria dos casos, a fim de liberar poténcia magnética suficiente para
acelerar particulas e produzir tanto a emissao radio quanto a em raios-gama (nos mesmos
eventos de reconexao, na mesma regiao), seriam necessarias taxas de acregdo, em geral,
m 2 0.05.

Além disso, as correlagoes encontradas acima também podem fornecer pistas sobre a
interpretacao do chamado “plano fundamental”, que correlaciona empiricamente a lumi-
nosidade radio e raios-X “moles” de microquasares e LLAGNs com a massa dos buracos
negros centrais (veja Merloni et al., 2003; Falcke et al., 2004; Wang et al., 2006; Kording
et al., 2006; Li et al., 2008; Yuan et al., 2009; Giiltekin et al., 2009; Plotkin et al., 2012;
Huang et al., 2014). Apesar de ndao havermos discutido sobre a emissao em raios-X “mo-
les” (a qual estd possivelmente relacionada com o disco de acregao), o mecanismo avaliado
neste trabalho sugere uma interpretacao fisica simples para a existéncia das correlacoes
entre as emissoes radio e de altas energias e suas relagoes com a regiao coronal do disco, se

produzidas por eventos reconexao magnética na regiao mais interna destes sistemas. Como
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a reconexao magnética e os flares associados sao um fendémeno transitério e violento que
leva a destruicao parcial da configuracao de equilibrio na regiao mais interna do sistema
disco de acregao/coroa ao redor do buraco negro, esse processo poderia estar relacionado
com a transigao entre os estados Low/Hard e High/Soft (da a emissao em raios-X), muitas
vezes detectado em microquasares (veja Remillard e McClintock, 2006; Zhang et al., 2014),
como foi argumentado em GPK10. No entanto, uma analise detalhada desta transicao e do
estado do sistema disco de acregao/coroa, assim como a reproducao das SEDs das fontes
estudadas esta fora do ambito do presente trabalho. Recentemente, Khiali, de Gouveia
Dal Pino e Sol (2015) empregaram o modelo de reconexao magnética “rapida” ao redor
do buraco negro, como descrito neste trabalho, e calcularam as SEDs, do radio aos raios-
gama, dos LLAGNs que estao em destaque em nossos diagramas, isto é, as radio-galaxias
M87, Cen A, NGC1275 e 1C310 (veja figuras 2.5 - 2.8), justamente por serem os Unicos
LLAGNSs que foram detectadas desde o radio até energias muito altas, da ordem de TeVs.
Considerando todos os processos radiativos (Synchrotron-self Compton, Compton Inverso,
préton-préton e préoton-féton) e de absorgao relevantes na regiao nuclear dessas fontes, es-
tes autores verificaram que as SEDs calculadas se ajustam bem as observacoes. De forma
similar, Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle (2015) calcularam as SEDs dos micro-
quasares que também foram destacados em nossos diagramas pela mesma razao, isto é,
Cgy-X1 e Cgy-X3, num estudo similar, e obtiveram resultados consistentes com as ob-
servagoes (veja, por exemplo, o diagrama da Figura 2.9). Khiali e de Gouveia Dal Pino
(2016) também empregaram o mesmo mecanismo de aceleragao por reconexao magnética
ao redor de LLAGNSs para explicar a emissao de neutrinos de altissima energia detectados
recentemente pelo experimento IceCube e obtiveram um fluxo compativel com o observado.

Estas conclustes mudam completamente no caso dos blazares. Apesar de, com a
correcao do Doppler boosting, suas emissoes em radio localizarem-se na parte superior
do espaco paramétrico de Wi, correspondendo a altas taxas de acrecio (. > 0.05),
esta emissao nao parece seguir a mesma dependéncia com a massa que dos LLAGNs ou
a poténcia magnética (veja Figura 2.7). No caso da luminosidade em raios-gama, mesmo
com a correcao do Doppler boosting, a maior parte das fontes localiza-se bem acima do
espaco paramétrico de Wi (veja Figura 2.8). De fato, uma linha imaginaria ligando a
distribuicao da emissao dos blazares a distribuicao da emissao dos GRBs na Figura 2.8,

mostra que a mesma claramente nao se correlaciona com o espaco paramétrico de Wggrp.
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Figura 2.9: O diagrama acima mostra a distribuicdo de energia espectral (SED) calculada por Khiali, de
Gouveia Dal Pino e del Valle (2015) para o microquasar Cgy-X1. O cdlculo foi realizado através do modelo
de reconexao magnética “rdpida” ao redor de buraco negros descrito nesta tese (veja, também, Kadowaki
et al., 2015). Os circulos, triangulos e estrelas correspondem as observagoes do réadio aos raios-gama desta
fonte. Em particular, as estrelas vermelhas e pretas correspondem respectivamente & emissao atribuida &
estrela secundéria e ao disco de acregdo propriamente (assim, as mesmas néo estéo relacionadas ao modelo
de reconexao aqui descrito). Diagrama obtido de Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle (2015).

Isto sugere que a emissao destas fontes nao pode ser atribuida a aceleracao de particulas
por reconexao magnética proximo ao buraco negro.

No caso de blazares, onde o jato esta apontando na mesma direcao da linha de visada,
este resultado é consistente com o cendrio padrao onde a emissao é atribuida a aceleracao
de particulas relativisticas ao longo do jato, possivelmente em choques. Um cendrio similar
pode ser aplicado aos GRBs. A emissao em raios-gama e a emissao radio afterglow sao
atribuidas ao choque reverso (reverse shock) e ao choque dianteiro (forward shock), respec-
tivamente, de um jato colimado ultrarelativistico apontando para a linha de visada, apds
o mesmo romper o envelope do progenitor estelar (veja, e.g., Woosley, 1993; Paczynski,
1998; MacFadyen e Woosley, 1999). Em outras palavras, em ambos os casos, a emissao
observada parece originar-se no jato, a distancias maiores que 20Rg da regiao mais in-
terna destes sistemas e, provavelmente, nao pode ser explicada pelo cenario de reconexao
magnética aqui descrito. Toda a emissao produzida na regiao nuclear, provavelmente, ¢é
encoberta pelo jato. Este resultado é consistente com as previsoes de GPK10, e também
de Nemmen et al. (2012), cujas correlagoes observadas entre GRBs e blazares sugere que
a emissao radio e raios-gama destas fontes estao associadas ao jato relativistico.

Recentemente, Zhang e Yan (2011) invocaram o modelo de reconexao “rapida” de La-
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zarian e Vishniac (1999) e o mecanismo de aceleracado de Fermi de primeira-ordem (como
proposto por GL05) para explicar as emissoes observadas em alguns GRBs. Estes autores
sugeriram que a emissao prompt dos GRBs poderia ocorrer num regime em que o jato
¢ magneticamente dominante (ou seja, dominado pelo fluxo de Poynting) através da co-
lisao de multiplas camadas ejetadas da fonte para o jato. Estas, por sua vez, poderiam
distorcer as linhas do campo magnético e induzir uma reconexao “rapida”, aumentando
a turbuléncia do sistema e, consequentemente, as flutuagoes estocéasticas das linhas de
campo, aumentando o niimero de eventos de reconexao, resultando numa liberacao descon-
trolada da poténcia magnética e na aceleracao de particulas. Este mecanismo é semelhante
ao que sugerimos no presente trabalho, uma vez que o aparecimento de instabilidades e
continuos eventos de reconexao magnética durante a construcao da coroa pode provocar
o aumento de turbuléncia no sistema, que por sua vez acelera o processo globalmente.
No entanto, diferente do modelo proposto por Zhang e Yan (2011), que ocorre ao longo
do jato relativistico, o nosso modelo ocorre dentro da regiao nuclear do sistema. Outros
trabalhos também tém investigado os efeitos da reconexao “répida” ao longo do jato (veja,
por exemplo, Giannios, 2010; Uzdensky e McKinney, 2011; de Gouveia Dal Pino e Kowal,
2015). Em particular, de Gouveia Dal Pino e Kowal (2015) injetaram particulas de teste
em uma simulacao MHD bidimensional de um jato relativistico e encontraram evidéncias
de aceleracao de particulas por reconexao magnética em regioes turbulentas do sistema,
localizadas sobretudo no envelope (ou cocoon) de material chocado que se aloja ao redor
do feixe.

Devemos salientar que os resultados do modelo de reconexao magnética “rapida” aqui
investigados nao sao muito afetados pelos detalhes da estrutura interna do disco de acrecao.
Apenas a taxa de acrecao que é empregada em nosso modelo e foi variada entre 5 x
10~* <7 < 1. No préximo capitulo, verificaremos que esta tendéncia serd confirmada, ao
apresentarmos os calculos realizados por Singh, de Gouveia Dal Pino e Kadowaki (2015),
adotando um disco num regime sub-Kepleriano, geometricamente espesso e magnetizado
(MDAF, veja Meier, 2012; Sikora e Begelman, 2013) para descrever a regiao ao redor dos
buracos negros. Como veremos, com esta nova abordagem, os resultados apresentados nas
figuras 2.5 a 2.8 nao mudam substancialmente, apesar do novo espaco paramétrico.

Finalmente, como observado anteriormente, outros trabalhos tém explorado a ativi-

dade magnética ao redor de buracos negros e outras fontes compactas para explicar suas
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emissoes (veja, e.g., Soker, 2010; Cemelji¢ et al., 2013; Uzdensky e Spitkovsky, 2014; Hu-
ang et al., 2014). Em particular Huang et al. (2014) investigaram a reconexao magnética
em microquasares empregando um modelo de disco radiativamente ineficiente e dominado
pela advecgao (RIAF, radiatively inefficient accretion flow) combinado com um modelo
de jato. Eles verificaram que este modelo poderia explicar a correlacao observada entre
as emissoes radio e raios-X, durante o estado High/Soft. Além disso, argumentaram que
as fontes que se desviam desta correlagao poderiam ser explicadas por uma combinagao
destes dois mecanismos, um resultado que é consistente com a presente andlise (e, também,
a de GPK10), porém, conforme discutido neste capitulo, a reconexao magnética ocorre na
coroa de um disco opticamente fino, e o processo deve justamente acarretar a transicao
do estado Low/Hard para o High/Soft. No Capitulo 3, veremos que este processo pode

também ter lugar nesta transicao de estado.
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Capitulo 3

Eventos de reconexao magnética em discos MDAF

Neste capitulo, apresentaremos brevemente o estudo realizado por Singh, de Gou-
veia Dal Pino e Kadowaki (2015), no qual a poténcia liberada em eventos de reconexao
magnética “rapida” induzidos por turbuléncia (WBtwb), que ocorrem na regiao central
do sistema disco de acregao/coroa, préximo ao buraco negro, é calculada admitindo um
modelo de disco geometricamente espesso, opticamente fino e magneticamente dominante,
num regime sub-Kepleriano (MDAF, Magnetically Dominated Accretion Flows; veja Na-
rayan e McClintock, 2008; Meier, 2005, 2012). Acredita-se que o modelo de disco fino e
opticamente espesso (modelo padrao de Shakura e Sunyaev, 1973), a partir do processo de
acregao a taxas proximas do limite de Eddington, domine os estados mais ativos da emissao
em raios-X de microquasares, particularmente no estado térmico High/Soft (Remillard e
MecClintock, 2006). Em contrapartida, estudos recentes (veja, e.g., Qiao e Liu, 2013) suge-
rem que a acre¢ao, no estado nao-térmico Low/Hard (onde estima-se a presenca de baixas
taxas de acrecdo), é realizada por discos espessos do tipo ADAF (advection-dominated ac-
cretion flow; veja Narayan e McClintock, 2008). Qiao e Liu (2013), considerando processos
de resfriamento tanto do disco quanto da coroa em torno dele, verificaram que discos fi-
nos podem eventualmente desaparecer por evaporacao, a medida que as taxas de acrecao
diminuem, restando apenas um disco espesso do tipo ADAF. No Capitulo 2, investigamos
a producao de eventos de reconexao magnética ‘“rapida” partindo de um estado para o
disco de acrecao dado pelo modelo de disco fino (Shakura e Sunyaev, 1973). de Gouveia
Dal Pino, Piovezan e Kadowaki (2010) utilizando o mesmo modelo, argumentaram que
tais eventos poderiam estar associados a transigao entre os estados Low/Hard e High/Soft
de microquasares (a qual pode ser estendida também para o caso dos AGNs). Neste ca-

pitulo, consideraremos uma possibilidade alternativa para o estado inicial do processo de
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acrecao do sistema. Partiremos de um disco de acrecao que estd quase saindo do estado
Low/Hard. Analisaremos para tal, o desenvolvimento de eventos de reconexao magnética
considerando um disco de acrecao espesso, e verificaremos se essa alteracao no regime de
acrecao pode afetar significativamente os resultados obtidos no Capitulo 2. Em particu-
lar, consideraremos uma regiao magneticamente dominante, onde a razao entre a pressao
térmica e magnética é menor que a unidade (8 < 1), de maneira que o modelo ADAF pode
ser substituido por um regime MDAF. A seguir, apresentaremos uma breve descricao dos
parametros do discos baseados no regime MDAF (um estudo mais completo desse regime
pode ser encontrado em Meier, 2012). Apresentaremos, também, o cdlculo da poténcia
liberada em eventos de reconexao magnética induzidos por turbuléncia (WBtwb) obtido a
partir deste modelo, e sua comparacao com as luminosidades em radio e em raios-gama em
funcao das massas dos buracos negros da mesma amostra de fontes utilizada no Capitulo

2 (contendo 328 fontes que incluem microquasares, LLAGNSs, blazares e GRBs).

3.1 Parametros do disco de acrecao MDAF e de sua coroa magnetizada

Os esquemas da figura 3.1 apresentam a estrutura do disco de acrecao na regiao mais
interna do sistema. O esquema da direita mostra um disco fino (cuja razao entre a escala
de altura e o raio é muito menor que a unidade, H/R < 1) na regiao equatorial do sistema.
Logo acima, é apresentada a regiao coronal que pode formar um disco espesso (do tipo
ADAF) a partir de um processo de evaporacao do disco fino, assim como estudado por
Qiao e Liu (2013). Numa regiao Ry < R < Ry, existe uma zona de transigao (entre os
regimes MDAF e ADAF) onde a pressao magnética torna-se maior que a pressao térmica do
sistema, de maneira que para R < R; a regiao torna-se magneticamente dominante. Nesta
ultima regido, correspondente ao regime MDAF (veja esquema esquerdo da figura 3.1),
esperamos que eventos de reconexao magnética “rapida” ocorram em funcao da presenca
de turbuléncia, particularmente na zona de transicao entre os dois modelos de disco.

Na regiao de transicao, as temperaturas dos elétrons e dos fons tornam-se tao altas
(~ 10° K) que os elétrons resfriam-se rapidamente por emissao sincrotron e Compton.
O resfriamento dos fons faz com que o disco ADAF colapse parcialmente na direcao da
regiao equatorial do sistema, diminuindo a pressao térmica do gas e aumentando a pressao

magnética devido a compressao vertical do disco. Além disso, o fluido em acrecao estica o
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Figura 3.1: Diagrama esquemdtico do modelo de Singh, de Gouveia Dal Pino e Kadowaki (2015). O
esquema da direita apresenta um disco de acregao fino truncado num raio Rj, préximo a regiao equatorial
do sistema. Acima deste e para raios maiores que Ry, é representada a regiao coronal, ou o disco espesso do
tipo ADAF. Entre os raios R; e Ry é apresentada a zona de transicao entre os discos MDAF e ADAF. J&
o esquema da esquerda descreve o cendrio de reconexao magnética “rapida” na regiao MDAF, ao redor do
buraco negro central (Rx = Ry). As linhas de campo magnético ancoradas no horizonte do buraco negro
encontram aquelas do disco espesso, e a reconexao magnética “rapida”’ pode ocorrer conforme descrito no
texto. Adaptado de Singh, de Gouveia Dal Pino e Kadowaki (2015) e Meier (2012).

campo magnético na direcao radial “R”, tornando a componente Br do campo mais im-
portante que as componentes B, e B, (considerando um sistema de coordenadas cilindricas
R, Z,¢]). Consequentemente, a razao entre as pressoes térmica e magnética diminui para
valores menores que a unidade (5 < 1), na regiao com raio R < R;. Meier (2005) chamou
a regido entre Ry e Ry de “transicional” (transitional flow; veja o esquema da direita da
figura 3.1), uma vez que conecta a regido onde o fluido é turbulento (R > Ry) e a regiao
onde o fluido é laminar (R < R;), onde fortes campos magnéticos estdo presentes e a
instabilidade magneto-rotacional deixa de atuar.

Considerando que o raio mais externo da zona de transicao ¢ dado por Ry = 7.3 X
108m 0! em (Meier, 2012), onde m = M /M, é a massa do buraco negro central em
unidades de massa solar; a temperatura dos fons (7;) alcanca uma saturagao, onde ela

pode ser definida com um muiltiplo da temperatura dos elétrons (T.), de forma que:

T,
f="1>1. 1
T, 2 (3.1)

Assim, é formada uma regiao de duas temperaturas, uma vez que T; # T,. O valor de 6

pode variar entre 1 e 820 (Meier, 2012), o que implica que o MDAF existird fora do raio da
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tltima érbita estavel do disco (ISCO, the innermost stable circular orbit radius)' e dentro
da zona de duas temperaturas do modelo ADAF.

A relagdo entre os raios Ry e Ry ¢ obtida a partir das consideragoes de Meier (2005),
que admite uma regiao turbulenta na zona de transicao entre os disco ADAF e MDAF,
porém, numa situacao em que a escala dinamica do material em queda é menor que a
escala de tempo turbulenta (7 ueda < Trurp)- Nesta situagao, pequenos turbilhées continuam
transportando momento angular, porém, os maiores turbilhoes serao esticados na direcao
radial antes mesmo de completarem ao menos um giro. Assim, as componentes do campo
magnético serdo dadas por Br oc R™/2 e B, oc R™Y/2; e a escala de pressdo térmica por
P o« R73/2. Uma vez que o parametro de viscosidade do disco estd relacionado ao tensor
de stress de Maxwell (o o« BB/ P, veja apéndice A), temos que a oc R~3/2. Portanto,
se a corresponde ao valor do parametro de viscosidade no raio Ry, e Ry é o raio onde o
parametro de viscosidade é da ordem da unidade, temos Ry = a?/3R,,.

Como mostrado no esquema esquerdo da figura 3.1, admitimos que a regiao de reco-

nexao magnética ocorre em Ry = R;, de maneira que (Meier, 2012):
Rx = R, = 7.3 x 10%a*3m 671 cm. (3.2)

Como discutido no Capitulo 2, o campo magnético na regiao mais interna é avaliado
admitindo-se que a pressao de arraste do disco e a pressao magnética do buraco negro estao
em equilibrio (veja eq. 2.4; e de Gouveia dal Pino e Lazarian, 2005; de Gouveia Dal Pino,
Piovezan e Kadowaki, 2010; Kadowaki, de Gouveia Dal Pino e Singh, 2015). No regime
MDAF, esta condi¢ao implica que os campos nas diregoes vertical “Z” e radial “R” serao

dados por (Meier, 2012):
B, = 3.34 x 10*m~Y2m /204 G | (3.3)

Bpr = 3.84 x 10%a3m =V 2m1/205/4 @ (3.4)

Assim, o campo magnético poloidal (B, = \/B% + B%) é dado por (Singh, de Gouveia Dal
Pino e Kadowaki, 2015):

B, = (11.15 + 14.89a13)V/2 5 100m =2 /2054 & (3.5)

10 ISCO corresponde ao raio onde as érbitas Keplerianas tornam-se instaveis, ou seja, na regidao com
R < Rrsco a matéria do disco passa a deslocar-se em queda livre em dire¢ao do buraco negro (isto se

admitirmos que nao hé o suporte, por exemplo, das forgas de tensio e pressdo magnética).
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onde i = M / M Edd € a taxa de acrecao em unidades de M Eda (que corresponde a taxa de
acreciao de Eddington Mpgy = 1.45 x 10'8m q/s).

Por fim, a densidade, a temperatura dos ions e a escala de altura do disco no regime
MDAF, necessarios para o calculo da poténcia liberada em eventos de reconexao magnética
“rapida” induzidos por turbuléncia (WBturb; veja a proxima se¢ao) sdo dados, respectiva-

mente, por (Meier, 2012):

p=89x10"2m i 632 g.em™® | (3.6)
T, =109 K | (3.7)
H =629 x10%am 6 em . (3.8)

3.2 Calculo de Wme considerando um disco MDAF

De maneira similar ao realizado no Capitulo 2 (veja, também, de Gouveia Dal Pino,
Piovezan e Kadowaki, 2010; Kadowaki, de Gouveia Dal Pino e Singh, 2015), o calculo da
poténcia magnética liberada em eventos de reconexao “rapida” induzidos por turbuléncia
foi obtido admitindo que a intensidade do campo magnético ancorado no buraco negro é da
mesma ordem do campo poloidal B, na regiao de transicao entre os disco MDAF e ADAF
(veja eq. 3.5), uma vez que assumimos que a magnetosfera do buraco negro é construida
a partir do transporte das linhas de campo do disco de acregao para a mais interna (veja,
e.g., MacDonald et al., 1986; Neronov e Aharonian, 2007). Além disso, admitimos que a
reconexao magnética “rapida” induzida por turbuléncia ocorre entre as linhas de campo
que se levantam do disco MDAF com aquelas que estao ancoradas na magnetosfera do
buraco negro (veja esquema da esquerda da figura 3.1). Tal como discutido no Capitulo 2,
a reconexao ocorrers se as linhas (ou componentes das mesmas) de ambas as regioes forem
de polaridades opostas, o que é possivel a partir de um processo de dinamo que ocorre no
disco de acrecao (veja, e.g., de Gouveia dal Pino e Lazarian, 2005; Davis et al., 2010).

O célculo de Wagp ¢ obtido a partir da eq. (2.1), apresentada no Capitulo 2, de

maneira que:

. B? B?
WB = —p’U,nec(47TRxLx) = —pvrec(4’/TRxAH) s (39)
8T 8T

onde 0 < A <1 éum parametro adimensional que estabelece a altura da zona de reconexao

(Lx) como uma fragdo da escala de altura H do disco no regime MDAF (veja eq. 3.8).
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Seguindo os mesmos procedimentos do Capitulo 2, admitimos que a escala de injecao Lj,;
da turbuléncia é da ordem de Ly, de modo que a velocidade de reconexao induzida por

turbuléncia ¢ dada por (veja eq. 2.22):
Vpee = VM3 (3.10)

onde M4 = vjj/va é 0 nimero de Mach Alfvénico da turbuléncia (veja Lazarian e Vishniac,

1999); e a velocidade de injegao v;,; é dada por (Meier, 2012):
Vinj = 3.7 X 10%a'20Y2 em.s™t (3.11)

Assim, podemos substituir as equagoes (3.2), (3.6)-(3.8) e (3.10) na equagao (3.11) acima,
obtendo:

Whtars = 3.34 x 103 mm 0 AT71(11.15'/3 + 14.89)Y/% erg.s™! | (3.12)

onde substituimos v4 por sua forma relativistica v4 = ['v g, assim como no Capitulo 2.
Verificamos que a eq. (3.12) tem a mesma dependéncia com a massa que a obtida para

o caso de um disco fino (veja eq. 2.25; no Capitulo 2). Entretanto, esta nova equagao tem

uma dependéncia maior com a taxa de acrecao (WBtwb x 1), enquanto que na eq. 2.25

obtivemos Wiy o< /4.

3.3 Resultados e discussao

Como verificado no Capitulo 2 (veja, também, Kadowaki, de Gouveia Dal Pino e Singh,
2015), a poténcia magnética quando liberada em eventos de reconexao “rapida” induzida
por resistividade anomala nao é capaz de explicar a emissao em radio e em raios-gama
da maior parte das fontes da amostra utilizada (veja apéndice C), de maneira que neste
capitulo consideramos somente eventos de reconexao induzidos por turbuléncia. Além
disso, o cendrio de disco MDAF naturalmente apresenta turbuléncia na zona de transigao
(como discutido na se¢ao anterior).

A figura 3.2 compara WBtwb, obtida a partir do regime MDAF (regido cinza; veja
também eq. 3.12), com a eq. (2.25) obtida no Capitulo 2 para o modelo de disco fino
(regiao hachurada vermelha da figura 3.2). No caso do regime MDAF, o espago paramétrico

utilizado foi: 1 < m < 101% 5 x 1074 < 7 < 0.05; 0.003 < a < 0.3, 0.0l < A < 1; e
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Figura 3.2: Poténcia magnética liberada em eventos de reconexao magnética “rdpida” induzida por
turbuléncia em fun¢do da massa dos buracos negro. O modelo de disco MDAF (eq. 3.12) estd representado
pelo espaco paramétrico cinza. Sobreposto a este, estd o modelo de disco fino representado pelo espago
paramétrico hachurado em vermelho. As linhas pretas continua e tracejada correspondem as correlagoes
observadas entre a luminosidade radio nuclear em funcao da massa do buraco negro central encontrada
em LLAGNSs por Nagar et al. (2002) e Nagar et al. (2005). A linha pontilhada-tracejada corresponde as
correlagoes observadas para AGNs e microquasares obtidas por Merloni et al. (2003). Adaptado de Singh,
de Gouveia Dal Pino e Kadowaki (2015).

1 <0 < 46.%2. A partir desta figura, verificamos que apesar das diferencas entre os modelos
de disco e o espaco paramétrico utilizado, ambos os casos produzem resultados muito seme-
lhantes, confirmando previsoes anteriores (veja de Gouveia Dal Pino, Piovezan e Kadowaki,
2010) de que que os detalhes do modelo de acregao nao deveriam afetar significativamente
o calculo da poténcia magnética liberada em eventos de reconexao magnética “rapida’”
em torno de buracos negros, uma vez que estes ocorrem na regiao coronal. A figura 3.2
também compara os resultados obtidos neste capitulo com as correlacoes observadas entre
as luminosidades radio nuclear de microquasares e LLAGNs, com a massa dos buracos
negros (veja Nagar et al., 2002, 2005; Merloni et al., 2003). Notamos que a inclinagao de
WBtwb com a massa dos buracos negros também ¢ muito semelhante a das observagoes.
Por fim, de forma similar ao Capitulo 2, a figura 3.3 compara W (equacio 3.12)
com a luminosidade observada em rédio (da regido nuclear) e em raios-gama da mesma
amostra de 328 fontes que incluem microquasares, LLAGNs, blazares e GRBs. Uma vez

que a figura 3.2 mostra claramente que os espagos paramétricos obtidos pelos diferentes

2 Verificamos que o intervalo adotado para os valores de # e A asseguram uma aproximacao de um
plasma MHD colisional, necessaria para calcularmos Way,,s a partir da equacio (3.9) (veja mais detalhes
no Capitulo 2). Com este espago paramétrico, Lx = AH é varrido num intervalo entre 0.02Rg e ~ 44Rg;

e Rx entre 1.1Rg e ~ 186Rg, onde Rg ¢é o raio de Schwarzschild.
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modelos de disco (fino e MDAF) s@o muito similares, ndao é uma surpresa que WBturb,
para o caso do disco MDAF, seja suficiente para explicar a emissao em radio e raios-gama
observada para a maioria dos microquasares e LLAGNs. Novamente, a emissao proveniente
de blazares e GRBs nao é explicada pelo modelo de reconexao magnética “rapida” na regiao
nuclear, ja que a origem desta emissao provavelmente vem de uma populacao de particulas
relativisticas que sao aceleradas ao longo dos jatos que apontam para a linha de visada
nessas fontes.

A similaridade entre os resultados aqui apresentados utilizando-se um modelo de disco
espesso com aqueles utilizando-se um modelo de disco fino (Capitulo 2), indicam que
os eventos de reconexao magnética “rapida”, ocorrendo na regiao coronal ao redor do
buraco negro, sao pouco sensiveis ao modelo de disco de acregao utilizado, embora sejam
sensiveis a escolha da taxa de acrecao necessaria para explicar as emissoes observadas
de microquasares e LLAGNs. No caso do regime MDAF, sao naturalmente necessarias
baixas taxas de acrecio (5 x 107* < 1 < 0.05), enquanto que para o caso do disco fino sdo
necessarias altas taxas de acregao (mm > 0.05). Estes resultados demonstram que eventos de
reconexao magnética “rapida” podem ocorrer tanto no estado Low/Hard, onde acredita-
se que um disco ADAF/MDAF esteja presente; quanto no estado High/Soft, onde um
disco fino domina a acrecao do sistema; provocando a transicao entres estes dois estados
e destruindo parcialmente a estrutura do disco, assim como proposto em de Gouveia dal
Pino e Lazarian (2005) e de Gouveia Dal Pino, Piovezan e Kadowaki (2010).

Finalmente, devemos observar que, em trabalhos quase concomitantes a este, Khiali, de
Gouveia Dal Pino e Sol (2015) e Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle (2015) verificaram
que nas regioes coronais muito proximas ao buraco negro, em distancias inferiores a ~
1Rg, a absor¢cao dos raios-gama por producao de pares elétron-pésitron deve tornar-se
importante. Isso restringe ainda mais o limite inferior do espaco paramétrico empregado
na Figura 3.3, isto é, dos valores minimos possiveis para Rx e A. Porém, os valores
exatos devem variar de fonte para fonte, e s6 podem ser determinados a partir do estudo
detalhado da distribui¢ao de energia espectral de cada fonte, tal como realizado para os
microquasares Cyg-X1 e Cyg-X3 por Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle (2015); e as
radio-galdxias Cen A, M87, IC310, e Per A por Khiali, de Gouveia Dal Pino e Sol (2015),

cujas fontes foram extraidas da Figura 3.3.
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Figura 3.3: A regido em cinza representa Waturs obtida pela equacio (3.12), admitindo um modelo de
disco geometricamente espesso, opticamente fino e magnetizado (MDAF). Os resultados foram comparados
com as emissoes em radio e em raios-gama de microquasares, LLAGNS, blazares e GRBs (veja tabelas do

apéndice C). As cores sao as mesmas que as utilizadas na figura 2.8.
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Capitulo 4

Instabilidades MHD em discos de acrecao e suas

implicacoes em eventos de reconexao magnética

Processos magneto-hidrodinamicos apresentam um importante papel em sistemas que
contém um disco de acrecao, tais como, as instabilidades Parker-Rayleigh-Taylor (IPRT,
Parker, 1966, 1977) e magneto-rotacional (IMR, veja Balbus e Hawley, 1991, 1992, 1998).
Esta ultima instabilidade é responsavel tanto pela geracao de turbuléncia em discos quanto
pelo transporte de momento angular, possibilitando a acre¢ao em regimes Keplerianos. Ela
também é responsavel pela amplificagao do campo magnético, a partir de um processo de
dinamo, que pode ter fortes implicagoes na formacao de campos magnéticos em larga escala,
na regiao coronal. Ja a IPRT tem papel importante na formacao de arcos magnéticos na
regiao coronal, uma vez que auxilia o transporte de campo magnético a partir do disco,
propiciando a formacao de regides de reconexao magnética semelhantes as que ocorrem
na coroa solar. Portanto, ambas as instabilidades sao determinantes em processos de
reconexao, a qual propicia a liberagao de energia magnética, aquecimento e aceleracao de
particulas nestes sistemas. Assim como descrito nos capitulos 2 e 3, o modelo desenvolvido
por de Gouveia dal Pino e Lazarian (2005) (veja, também, de Gouveia Dal Pino et al.,
2010; Kadowaki, 2011; Kadowaki et al., 2015; Singh et al., 2015) fornece uma possivel
explicacao para a origem da emissao variavel e de ejecoes de matéria quase-periddicas
frequentemente associados a microquasares e LLAGNSs, a partir de eventos de reconexao
magnética “rapida” ao redor de buracos negros. Em contrapartida, um estudo numérico
ainda é necessario para comprovar a viabilidade deste modelo num cenario ainda mais
complexo (o qual somente simulagbes MHD multidimensionais podem fornecer). Diversos

estudos numéricos da IMR tém sido realizados nas ultimas décadas, porém, em grande
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parte a partir de regimes onde o campo magnético inicial é fraco. Neste capitulo, uma
vez que discos de acrecao podem, pelo menos durante determinadas fases de sua evolucao,
apresentar campos magnéticos relativamente altos, cuja razao entre a pressao térmica
e magnética é da ordem ou menor que a unidade (5 ~ 1), apresentaremos um estudo
numérico de um meio estratificado (veja, e.g., Davis et al., 2010; Bai e Stone, 2013), para
regimes fortemente magnetizados de um disco sob a agao da IPRT e IMR e verificaremos
suas implicacoes na formacao da coroa, onde acredita-se que eventos de reconexao possam
ocorrer. Apresentaremos primeiro um breve resumo dos mecanismos que desencadeiam
ambas instabilidades, além da aproximacgao numérica utilizada neste estudo, denominada
de shering-box (veja Hawley et al., 1995). Por fim, discutiremos os resultados obtidos,
assumindo diferentes condigoes de contorno e valores de 3, comparando-os com estudos
similares realizados na literatura (veja Johansen e Levin, 2008), porém, focando-nos na
evolugao da regiao coronal e no desenvolvimento de regices de reconexao magnética, ja que
tal estudo ainda nao foi realizado empregando tal formalismo (Kadowaki et al., 2017; em

preparagao).

4.1 Instabilidade Parker-Rayleigh-Taylor

A TPRT é desencadeada em meios onde o plasma é suportado verticalmente, além da
pressao térmica, por um campo magnético horizontal e nao-homogéneo devido aos gradien-
tes de pressao magnética que se opoem ao campo gravitacional. Esta instabilidade propicia
a expansao das linhas e a formacao de arcos magnéticos, através do empuxo produzido,
essencialmente, pelo campo magnético. Parker (1966) demonstrou que esta instabilidade
poderia ter, por exemplo, um importante papel na formacao de nuvens interestelares no
disco de nossa Galaxia através do acimulo de gas nas bases de arcos magnéticos formados a
partir do campo horizontal (veja também a ac@o dessa instabilidade na formacao dos arcos

magnéticos na coroa solar em Parker, 1955; Isobe et al., 2005, e referéncias ali contidas).

4.1.1 O empuxo magnético e as instabilidades ondular e de intercambio

A presenca de um empuxo magnético pode ser compreendida ao considerarmos um tubo
de fluxo de linhas de campo magnético de intensidade B, densidade p; e pressao P, imerso

num plasma nao-magnetizado com densidade pgm,p € pressao Py, sob a agdo de um campo
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gravitacional uniforme com aceleracao g, normal ao campo. Além da pressao térmica F;,
o tubo exercerd uma pressao magnética P,, = B?/8m sobre o ambiente, de maneira que o

equilibrio entre a pressao total desta estrutura magnética e do plasma implica que:
BQ
Py = P + r (4.1)
Admitindo que o sistema seja isotérmico, onde as temperaturas sao dadas por Ty = Ty, =
T, é facil verificar que a partir da equacao de estado de um gas ideal P = pkgT/umy,

a densidade no interior do tubo de fluxo magnetizado serd menor que a do ambiente

(pt < Pamp), de maneira que:

umpy B?
k’BT 81 ’
portanto, a for¢a de empuxo por unidade de volume (F, = Apg) serd dada por (veja, e.g.,

Parker, 1955):

Pamb = Pt + (42)

F, = HmHg 5
kBT s

Parker (1955) foi o primeiro a invocar este mecanismo para explicar a formagao de arcos

(4.3)

e manchas solares, uma vez que o empuxo magnético é essencial para levantar o tubo de
fluxo na direcao da fotosfera solar.

Ao consideramos, sob as mesmas circunstancias, um meio formado por um campo
magnético B = B,y perpendicular a um campo gravitacional constante g = g,z (veja o
esquema (a) da Figura 4.1), é possivel demonstrar que o sistema serd submetido a instabi-
lidades desencadeadas pelo empuxo magnético (veja, e.g., Parker, 1966, 1977; Matsumoto
et al., 1993; Cheung e Isobe, 2014; de Gouveia Dal Pino, 2013).

Admitindo um sistema gasoso plano-paralelo (como um disco, por exemplo), “inicial-
mente” isotérmico, de forma que P = pc? (onde ¢, é a velocidade do som), e cuja razio

pca
B2 /8w

entre as pressoes térmica e magnética seja constante (5 = = constante), é possivel

verificar que a partir do equilibrio magnetostético (de Gouveia Dal Pino, 2013):

0 2 BZ 2 _1,0p0(2)
= — =c (1 — = 4.4
82 (p(Z)CS + 87T + p(Z)gz Cs( + ﬂ ) 82 + ,O(Z)gz 0 9 ( )
o perfil de densidade serd dado por:
p(z) = poexp|—z/Hg] , (4.5)

onde pg ¢ a densidade na base do sistema, e:

Hy = (1+57")ci/g (4.6)
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Figura 4.1: O esquema (a) representa o estado inicial de um plano formado por um campo magnético

perpendicular & aceleracdo gravitacional g. J4 os esquemas (b) e (c) correspondem as instabilidades de
intercAmbio e ondular, respectivamente. J& o esquema (d) corresponde ao desencadeamento de ambas
as instabilidades devido a presenca de perturbagoes randémicas num sistema tridimensional. Imagem
adaptada de Matsumoto et al. (1993).

¢ a escala de altura do sistema.

Neste caso, admitindo que k € o vetor de onda de uma perturbagao que atua inicialmente
sobre este sistema (onde k = 27/ é o nimero de onda para um dado comprimento M), dois
modos de instabilidade podem ser desencadeados. O primeiro deles ocorre quando k 1. B
e é denominado de modo de intercambio (interchange mode, para k = k,Zz, veja esquema
(b) da Figura 4.1); ja o segundo é desencadeado quando k || B, sendo denominado de
modo ondular (undular mode, para k = k,y, veja esquema (c) da Figura 4.1).

A partir de uma anélise perturbativa é possivel obter o critério de instabilidade da
fase linear destes modos. Com esta finalidade, supondo que o sistema é perturbado por
ondas em ambas as direcoes (k = k, + k), e admitindo um caso mais geral, considerando
perturbagoes adiabéticas (§P/P = ~dp/p), o critério de instabilidade serd dado por (de
Gouveia Dal Pino, 2013; Parker, 1966, 1977; Cheung e Isobe, 2014):

2047 —n)(A+ 87 =8~
o

de maneira que para 7 = 5/3, temos que § < 1.1. Portanto, para que ambos os modos

(2kHp)* < f(v. B), (4.7)

de instabilidade sejam desencadeados, é necessario que a pressao magnética seja maior (ou
pelo menos da ordem) que a pressao térmica do meio.
No modo de intercambio, as linhas de campo nao sao curvadas, sendo simplesmente

transportadas pelo gas, caso sofra uma pequena expansao devido a perturbacgoes no meio
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(perpendiculares ao campo magnético, k L B). De forma similar & instabilidade hidro-
dinamica Rayleigh-Taylor!, o gés, ao se expandir, pode transportar as linhas de campo
magnético para regides mais baixas ou mais altas, aliviando a pressao magnética. Quanto
mais rapido as linhas de campo expandirem-se com o gés, mais facil serd transporta-las,
levando a um crescimento exponencial deste processo e, portanto, desencadeando a insta-
bilidade. Parker (1977), por exemplo, considerou este mecanismo como o responsével pelo
transporte de campo magnético, da base da zona convectiva até a superficie do Sol, na
regiao das manchas solares (veja, também, Acheson, 1979; Cheung e Isobe, 2014).

No modo de instabilidade ondular ocorrerd um processo similar, porém, uma vez que
as perturbagoes sao paralelas ao campo magnético (k || B), as linhas de campo serao
curvadas a medida que o gas expande-se para cima, formando picos, e vales por onde o gas
serd escoado para as regides mais baixas (veja a Figura 4.2). Consequentemente, a regiao
correspondente aos picos perderd energia magnética a medida que o gas expande-se. Efeito
oposto ocorrerd nos vales, onde a regiao ganhara energia magnética a medida que tanto
0 gas quanto as linhas de campo sao comprimidos. Como descrito no inicio desta secao,
Parker (1966) invocou este mecanismo para explicar a formagao de nuvens interestelares
a partir da compressao do gas na regiao dos vales dos arcos magnéticos e, por isto, este
modo foi chamado de instabilidade Parker-Rayleigh-Taylor.

Matsumoto et al. (1993) demonstraram as diferengas entre estes modos de instabilidade
a partir de simulagoes MHD bidimensionais, além de verificarem, também, a partir de
simulagoes 3D-MHD, o desenvolvimento de ambos os modos (veja esquema (d) da Figura
4.1) a partir de perturbagoes randémicas, estudando tanto a fase linear quanto nao-linear
de crescimento. No presente trabalho, ambos os modos e a mistura deles irao surgir

naturalmente nas simulagoes.

! Na instabilidade hidrodinamica Rayleigh-Taylor, um fluido denso é suportado verticalmente por um
fluido rarefeito, na presenca de um campo gravitacional. Pequenas perturbagoes na interface entre estes
dois fluidos fazem com que o fluido rarefeito se desloque para cima, na dire¢ao do fluido denso, ganhando
energia potencial gravitacional. J4 o fluido denso desloca-se para baixo, liberando uma maior quantidade
de energia gravitacional, permitindo assim o desbalanceamento energético que favorece o desencadeamento

da instabilidade.
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Figura 4.2: Configuragdo das linhas de campo magnético sob a presenca da instabilidade Parker. Uma
perturbagao inicial, paralela a um campo magnético (que por sua vez é perpendicular & aceleragao gravi-
tacional g ), faz com que as linhas de campo sejam curvadas, produzindo arcos magnéticos. Com isto, o
gas serd escoado para os vales destes arcos, ganhando energia magnética, ao serem comprimido junto as
linhas de campo. Imagem obtida de Parker (1966).

4.2 Instabilidade magneto-rotacional

Uma vez que discos de acrecao Keplerianos sao limitados por uma barreira centrifuga
que, a principio, impediria o processo de acre¢ao de matéria na direcao da fonte central,
um dos problemas mais estudados relacionados a estes sistemas foi compreender quais sao
0s processos intrinsecos ao disco que possibilitam o transporte de momento angular para
as regioes mais externas ao disco. Em principio, a presenca de uma viscosidade de cisalha-
mento (shear) permite transferir momento angular de um elemento de fluido para o outro,
mas nao ¢é suficiente para explicar as altas taxas de acre¢do (veja, e.g., King et al., 2007)
que sao ordens de grandeza superiores aquelas que a viscosidade microscopica molecular
pode oferecer. Por outro lado, os discos sao, por varios motivos, turbulentos. Assim, a
viscosidade turbulenta poderia ser grande o suficiente para manter a acrecao destes siste-
mas. Ha cerca de trés décadas, Balbus e Hawley (1991) propuseram que discos de acrecao,
e outros sistemas com rotacao diferencial, estao sujeitos a uma poderosa instabilidade me-
diada por um fraco campo magnético e conhecida como instabilidade magneto-rotacional
(IMR; veja, também, Balbus e Hawley, 1998). Entretanto, os primeiros trabalhos sobre
os fenémenos bésicos de desestabilizacao de um fluxo laminar num fluido viscoso (fluxo
de Couette) por um campo magnético sao de Chandrasekhar (1960), onde o problema
geral foi desenvolvido, porém, restringindo o estudo somente a campos magnéticos ver-

ticais, o que permitiu um tratamento mais rigoroso. A existéncia desta instabilidade foi
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verificada experimentalmente (usando mercurio, e ndo um gas ionizado) por Donnelly e
Ozima (1960). Entretanto, somente trés décadas depois estes resultados foram finalmente
aplicados a discos de acregao astrofisicos, no inicio da década de 1990, por Balbus e Hawley

(1991).

4.2.1 IMR: Um tratamento simples

Segundo esta instabilidade um fraco campo magnético no disco exercera uma forca do
tipo mola entre dois elementos de fluido, que consideramos possuirem massas pontuais,
inicialmente na mesma Orbita, assim como esquematizado na Figura 4.3. Estes elementos
serao deslocados através de pequenas perturbacgoes, com um vetor de onda k, para duas
novas orbitas muito proximas. A massa pontual m; é deslocada para uma orbita interna
r;, enquanto que a massa pontual m, é deslocada para uma oérbita externa r,. E facil
percebermos que num disco Kepleriano (Q2%(r) = GM/r?), onde a velocidade azimutal e o

momento angular sao dados por:

1/2

lv| =rQoacr /% e (4.8)

|L| = |r x mv| = mr?Q o r'/? (4.9)

a massa m; gira mais rapido que m,. Neste processo, a mola é esticada produzindo uma
tensao T' cujo torque exercido sobre m; fard com que esta massa perca continuamente
momento angular; o oposto ocorre com m,. Assim, m; nao permanecera mais em sua
orbita r;, deslocando-se para um raio mais interno. De forma similar, m,, que ganhara
momento angular, sera deslocado para um raio mais externo. Este efeito faz com que a mola
se estique ainda mais e o processo se repetirda de forma exponencial, transportando ainda
mais momento angular para fora do disco, desencadeando esta instabilidade. E crucial a
existéncia de um campo magnético fraco, de maneira que a constante da mola (que esta
mimetizando a tensao da linha de campo magnético) nao seja muito forte para permitir
que ocorram varias vibragoes dentro de um periodo orbital. Se a constante da mola fosse
muito alta, sua rigidez seria tal que o esticamento nao ocorreria e, consequentemente, o
transporte de momento angular por essa instabilidade seria interrompido.

O comprimento de onda critico . que desencadeara a IMR pode ser obtido considerando-
se um disco de gés axisimétrico (05 = 0) na presenca de um fraco campo magnético vertical

(Bp = B.Zz) num sistema de coordenadas cilindricas (r, ¢, z). Como esse campo é fraco,
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Figura 4.3: Dois elementos de fluido em érbitas vizinhas conectadas por uma mola fraca. A mola exerce
uma forga de tensao restauradora sobre o sistema resultando em um transporte de momento angular para

fora do disco (esquema obtido de Balbus e Hawley, 1998).

ele nao possui nenhum efeito sobre o equilibrio dinamico do disco, onde ocorre um ba-
lanceamento (no referencial do disco) entre as forgas gravitacional e centrifuga. Neste
sistema, um elemento do fluido é deslocado de sua 6rbita circular por uma quantidade
€ = (&,&4,0), com dependéncia espacial e temporal e'k=2=wt) Fgste deslocamento pode ser
entendido como uma perturbacao no campo de velocidades do fluido com um vetor de onda
k = k.z. A partir de uma anélise perturbativa, Balbus e Hawley (1991) demonstraram

que as equagcoes de movimento para as componentes radial e azimutal deste sistema sao

dadas por:
0?¢, 08 00?2 9
8t2 — QQW = — (alnr + (k'UA) > 57‘ , € (410)
62§¢> agr . 2
o205 = —(khva)Gs (4.11)

Estas equacgoes descrevem a oscilacao de dois elementos de um fluido em rotacao separados

por uma pequena distancia e conectados por uma mola de constante (k.v4)?2.

Sabendo que a dependéncia espacial e temporal de € é do tipo e/¥=*=%!)  reescrevemos
as equagoes de movimento (4.10) e (4.11), encontrando que:
— w2, + 2wy = — ( o + (k:.vA)2> &, e (4.12)
dlnr
—w?y — 2100, = —(kva)&y . (4.13)

Ao resolvermos este sistema de equacoes, isolando £, em (4.12) e substituindo em (4.13),

encontramos a seguinte relacao de dispersao:

wh — w?[K? 4+ 2(k.vy)?] + (kvy)? ((k.vA)2 + jﬁi) =0, (4.14)
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onde k corresponde a frequéncia de epiciclo:

002 1 o(r'Q%)  2Q0(r*Q)
2:492 - . S—— 4.1
" + Olnr 3 Or r  Or (4.15)

A equagao (4.14) é uma fungao quadrética em w?, portanto, é simples mostrar que a ins-
tabilidade ocorrerd para w imaginério e que existe um maximo para a taxa de crescimento

da mesma dado por (Balbus e Hawley, 1991):

1] o0
|wmax| - 5 ‘alnr , € (416)
que ocorre quando:
1 K2 00?2
k- 2 _(Z 4.1
(k- V) g (4 * 1692) ’81nr (4.17)

Para um perfil de velocidade Kepleriana, as equagoes (4.16) e (4.17) tornam-se:

|Winaz| = ZQK , e (4.18)
V15
(l{i . vA)max = TQK . (419)

Portanto, o comprimento de onda critico correspondente & fase linear da IMR, é dado por:

lval
Ao = 6.49—. 4.2
6.49'C (4.20)

K

Assim como discutido por Balbus e Hawley (1991) (veja, também, Balbus e Hawley, 1998),
os valores acima correspondem a uma taxa de crescimento muito elevada, o que pode
resultar numa ampliagao de até 4 ordens de magnitude na energia da orbita e levar a
um desenvolvimento rapido e completo da turbuléncia no disco. Tanto a fase linear de
crescimento quanto a nao-linear da IMR, onde o sistema evolui para um regime turbulento,
foram estudadas a partir de simulagoes 3D-MHD pela primeira vez por Hawley et al. (1995),
que utilizaram uma aproximag¢ao denominada shearing-boxr para reproduzir uma pequena
regiao de disco de acrecao. Esta técnica tem sido amplamente utilizada em diversos estudos
de discos de acregao desde entao (veja, e.g., Stone et al., 1996; Fromang e Stone, 2009;
Davis et al., 2010; Bai e Stone, 2013; Johansen e Levin, 2008), assim como no presente
trabalho. A seguir, descreveremos brevemente esta técnica e como ela sera aplicada aos

estudos numéricos realizados neste capitulo.
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Figura 4.4: A imagem & esquerda corresponde & simulagdo numérica global de um disco de acrecao em

torno de sua fonte central (imagem extraida de Kadowaki, 2011). A imagem & direita corresponde a uma
simulacao numérica realizada a partir de uma shearing-box, usada para estudar a estrutura local do disco
de acrecdo (veja mais detalhes abaixo).

4.3 Método numérico: A shearing-box e as equacoes MHD

A shearing-box é um método que foi utilizado originalmente para o estudo da formacgao
da IMR por Hawley et al. (1995), sendo uma ferramenta 1til para obter as propriedades
estatisticas de discos de acregdao ao reproduzir somente uma pequena regiao destes sis-
temas, sem a necessidade de simulagoes 3D-MHD globais de alto custo computacional.
Este método ja estava sendo utilizado, por exemplo, no estudo da estrutura galactica por
Goldreich e Lynden-Bell (1965).

Este método fornece um modelo local para um sistema em rotacao diferencial através
da expansao das forcas de maré em um referencial em corrotacao com o disco e em torno
de um raio R da origem do sistema. A validade deste método restringe-se a um sistema
de coordenadas cartesianas (z,y, z), onde consideramos a caixa computacional pequena
em relagao ao disco global, ou seja, com um tamanho muito menor que o raio Ry, porém
representativa de qualquer regiao arbitraria do disco (veja Figura 4.4).

Esta aproximacao consiste em um fluxo estacionario com uma velocidade linear de

cisalhamento (Hawley et al., 1995):

Qo dIn Q(R)
=2Ax = —=0Q) A= —— = 4.21
onde €y é a velocidade angular num raio arbitrario Ry; e A = —3/4€) é a constante de

Oort, para um perfil de disco Kepleriano, onde ¢ = 3/2.
A solucao numérica deste fluxo é obtida a partir do sistema de equagoes magneto-
hidrodinamicas (MHD), que descrevem o comportamento macroscopico de um fluido mag-

netizado. Estas podem ser derivadas da teoria cinética do plasma, a partir da integracao
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dos momentos da fun¢ao de distribuigao das particulas, ou da combinacgao entre as equacoes
da mecanica dos fluidos e das equagoes de Maxwell do eletromagnetismo (veja, e.g., Go-

edbloed e Poedts, 2004). Estas equagoes, na forma conservativa e ideal, sdo dadas por:

dp
— . = 4.22
dpv B.B BB
—_ . P+—— ) I ——| = 4.2
5 +V {pv’u—l—( + o ) - } pg € (4.23)
a—BJer(va):O : (4.24)

ot

que correspondem as equacoes de conservacao de massa, momento e indugao magnética,
respectivamente. Nestas equacoes, p é a densidade, P é a pressao térmica do gas, v é
a velocidade e B é o campo magnético. Além disso, g = —V ¢, corresponde ao vetor
aceleracao da gravidade e ¢, ao potencial gravitacional aplicado ao sistema. No presente
trabalho, realizamos somente simulagoes isotérmicas, de maneira que a equacao de con-
servagao de energia ¢ substituida pela equacao de estado P = ¢2p, onde ¢, ¢ a velocidade
do som do meio (para mais detalhes sobre o conjunto completo de equagoes MHD, veja o
apéndice B).

A partir das aproximagoes utilizadas na shearing-boz (admitindo-se um referencial nao-

inercial num raio arbitrério Ry), o lado direito da equagao de momento (4.23) torna-se:

dpv B.B BB N R
0 + V. [p'uv + (P + v) I - ?] =p 20 x Q429052 — QF2z] ,  (4.25)

onde o termo fonte “2v x €7 (para Q = QyZ) corresponde & aceleragdo devido a forga
de Coriolis, “2¢Q2%z2” & gravidade efetiva (centrifuga + gravitacional) na diregao radial e
“—02%22” A gravidade efetiva na dire¢ao vertical. Este tiltimo termo é nulo para os modelos
onde nao é considerado um perfil de estratificacao vertical para o sistema.

A solugdo numérica das equagoes (4.22), (4.24) e (4.25) foi obtida com o auxilio do
cédigo MHD ATHENA (veja Stone et al., 2008, 2010), para um sistema de coordenadas
cartesianas (x,y, z). Os fluxos entre as células da grade computacional (identificados como
problemas de Riemann, veja Toro, 2009; Bodenheimer et al., 2007) foram computados
através de um esquema do tipo HLLD (solucdo aproximada de Harten, Lax, Van Leer,
veja Miyoshi e Kusano, 2005), enquanto um esquema Runge-Kutta de segunda ordem foi
usado para resolver a parte temporal das equacoes. Particularmente, a escolha do esquema

HLLD deve-se ao fato de ser um dos esquemas mais difusivos disponiveis no cédigo. Com
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isso, evitamos instabilidades numéricas indesejadas a medida que o sistema evolui, uma vez
que a viscosidade numérica naturalmente introduzida por este esquema ajuda a dissipa-
las. Um esquema de adveccao orbital também foi adotado, onde a componente azimutal
da velocidade (v,) ¢ dividida numa parte de adveccao (—3€yz) e outra que envolve apenas
flutuagdes (u,), de maneira que:

3. <
v=u— iﬁoxy . (4.26)

Este esquema melhora consideravelmente as simulacoes, uma vez que a integracao numérica
da parte de advegao nao é sujeita a condi¢ao de Courant-Friedrich-Lewy (CFL), tornando
a estimativa do passo de tempo (dt) menos restritiva. FEste esquema é particularmente
util quando consideramos dominios computacionais com um tamanho radial extenso, onde
erros numéricos sistematicos que seriam introduzidos pelo cisalhamento poderiam surgir
(Davis et al., 2010). Tanto o esquema de advecgao orbital quanto os termos fonte do lado
direito da equagao (4.25) ja estao implementados no cédigo ATHENA (veja mais detalhes

no apéndice B).

4.3.1 Condigoes de fronteira

Denominaremos de “cisalhamento-periédico” a condicao de fronteira que é aplicada a

7, no método da shearing-boxr. Esta condi¢ao, que reproduzira o cisa-

diregao radial “x
lhamento do sistema (e, portanto, a rotagao diferencial do disco de acrecao), é definida
admitindo-se que o dominio computacional (de lados L,, L, e L,) é cercado por cai-
xas idénticas na direcao radial, formadas por células fantasmas que nao participam da
integracao numérica das equagoes magneto-hidrodinamicas® (veja Figura 4.5), que sao es-
tritamente periédicas® em t = 0.

O efeito de cisalhamento é reproduzido deslocando-se estas caixas na dire¢ao azimutal
«, ”

y” a uma velocidade v, = %QOx (veja eq.4.21), ao redor do dominio computacional, de tal

forma que, apds t = nL, /(¢ L,) (paran =1,2,3,...) as caixas voltam a ser estritamente

2 As células fantasmas formam uma regido adicional do dominio computacional que ndo fazem parte da
solucao numérica das simulagoes. Elas sao usadas para definir as condi¢bes de contorno que, somadas as

condigoes iniciais, fornecem a solugao espacial e temporal do conjunto de equagoes MHD.
3 As condicoes de periodicidade sdo tais que os valores das células num extremo dentro do dominio

computacional serdo copiados para as células fantasmas do extremo aposto (esquerda-direita e direita-

esquerda).
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Figura 4.5: Condigoes de fronteira da shearing-box para a direcao radial “z”. Em ¢t = 0 o dominio
computacional é cercado por caixas (compostas pelas células fantasmas) que sdo estritamente periddicas

na direcao radial. A figura & esquerda mostra o deslocamento relativo destas caixas, na direcdo azimutal

[199%2)

y”, em relacdo ao dominio computacional & medida que o tempo avanga. Apés t = nL,/(¢QL,) (para
n = 1,2,3,...), as caixas retornam & posicao inicial (em ¢ = 0), retomando a periodicidade na diregéo
radial. A figura a direita mostra como as varidveis sao interpoladas e copiadas para as células fantasmas.

Figuras extraidas de Hawley et al. (1995).

9

periddicas na direcao radial “x”. As condicoes de fronteira nesta ultima direcao serao
determinadas em fungao da localizacdo das caixas durante este deslocamento (veja Figura
4.5). Neste caso, o elemento de fluido que “sair” a direita do dominio computacional,
na direcao radial “x”, ird reaparecer a esquerda do dominio com posi¢ao e velocidade
determinadas pelo deslocamento das caixas.

Na direcao azimutal “y”, utilizamos condigoes de fronteira estritamente periddicas. Ja
para a direcao vertical “z”, consideramos dois tipos diferentes de condi¢oes. Na primeira
delas, utilizamos as mesmas que sao aplicadas a direcao azimutal “y”, ou seja, peridédicas
(veja Davis et al., 2010), de maneira que, na auséncia de processos que podem remover
parcialmente o campo (como reconexao magnética), ou processos de geragao (tipo dinamo)
que podem amplifica-lo, o campo magnético é conservado dentro do sistema, assemelhando-
se em certos aspectos as condigoes utilizadas por Johansen e Levin (2008). As condigoes

2

de fronteira de cisalhamento-periddicas na direcao radial “x”, e estritamente peridédicas

“,

nas diregoes azimutal “y” e vertical “z”, podem ser representadas matematicamente da
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seguinte forma (Hawley et al., 1995):

flz,y,2) = f(xr £ Le,y F ¢QLat,z)  (fronteiras na diregao x)
f(x,y,2) = f(x,y £ L,,z) (fronteiras na dire¢do y) (4.27)

flz,y,2) = f(z,y,2 £ L.) (fronteiras na diregao z)

onde f(z,y,z) representa todas as varidveis magneto-hidrodinamicas utilizadas nas si-
mulacoes, ou seja, densidade, velocidade e campo magnético, exceto a componente azimu-
tal da velocidade (v,) que deve ser ajustada de acordo com o deslocamento das caixas em
relacao ao dominio computacional. Portanto, a condicao aplicada a v,, em um instante ¢,

serd (Hawley et al., 1995):
vy(z,y,2) = vy(xr £ Ly, y F ¢QoLyt, 2) £ ¢QL,  (fronteiras na diregao “z”)  (4.28)

Ao considerarmos a periodicidade na direcao vertical “z”, é necessario modificar a
aceleragao gravitacional “—Q222” (veja eq.4.25) através das fronteiras nesta direcao, uma
vez que esta condicao pode introduzir uma descontinuidade devido a “quebra” do perfil
de estratificacao vertical da densidade. Assim, esta aceleracao é “suavizada” através das

fronteiras verticais, multiplicando este termo por uma funcdo na forma (Davis et al., 2010):
F@)=(CF )+ ENEF O (4.29)

onde ( = zp/z; 20 = L./2 é a altura até a fronteira vertical, a partir do meio plano do disco;
e A = 0.01 é um parametro que determina a intensidade da suavizacao. Os sinais negativo
e positivo sao aplicados as regioes acima e abaixo do meio plano do disco, respectivamente.
Por fim, na maior parte dos modelos simulados neste capitulo (veja tabela 4.1), utiliza-
mos condicoes de fronteira especiais para a direcao vertical, as quais sao mais apropriadas
para os nossos estudos. Para os campos magnético e de velocidade, adotamos condi¢oes do
tipo outflow, onde os gradientes destas variaveis sao nulos através da fronteira, de maneira

que:
ov oB

e

Em contrapartida, uma condigao adicional foi aplicada a componente vertical do campo de

0. (4.30)

velocidades nas células fantasmas, onde substituimos o seu valor por v, = 0 caso ela seja
negativa (v, < 0) na parte superior do dominio computacional, ou positiva (v, > 0) na

parte inferior; isto permite que o material saia do sistema, mas evita a sua entrada. Além
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disso, extrapolamos os valores de densidade, admitindo um equilibrio isotérmico através
da fronteira vertical (veja Bai e Stone, 2013), assim, a corre¢ao na aceleragao da gravidade

aplicada para o caso de condigoes de fronteiras periddicas (veja eq.4.29) nao é necessaria.

4.3.2 Condigoes iniciais

Para as condigoes iniciais, adotamos uma equagcao de estado isotérmica (P = c¢Zp) cujo

perfil de densidade é obtido a partir do equilibrio magnetostatico na direcao “z”:

2 z
% (p(z)ci + B—) +p(2)%z = (1 + ﬁl)ag(z ) +p(2)R2 =0, (4.31)

8

onde a gravidade efetiva na diregao vertical “—222” foi utilizada. Esta é a primeira
diferenca em relacao ao equilibrio magnetostatico demonstrado na eq.(4.4), uma vez que
haviamos admitido um caso mais simples em presenca de um campo gravitacional uni-
forme. Admitindo uma geometria puramente azimutal (B,) como perfil inicial do campo

magnético*, e que 3 é inicialmente constante, o perfil de densidade sera dado por:
(=) = poexpl—=2/2H3] (4.32)

onde pg = 1 é a densidade inicial no meio plano do disco em unidades do codigo; e
Hgz = \/Tﬁ—lcs/ﬁo é a escala de altura do gas (veja Johansen e Levin, 2008). Neste
capitulo, adotamos €2y = 1 como sendo o valor, em unidades do cédigo, para a velocidade
angular Kepleriana no centro do dominio computacional. Uma vez que adotamos a escala
de altura térmica como unidade de comprimento do cédigo (H = ¢s/ = 1), verificamos
que o valor da velocidade do som sera ¢, = 1. As trés componentes do campo de velocidades
que envolvem apenas flutuagoes (u), por sua vez, foram definidas inicialmente como nulas,
desde que estamos utilizando um esquema de advecgao orbital (eq.4.26).
Consequentemente, o perfil inicial para o campo magnético azimutal (ou toroidal) sera

dado por:

B, = \/poexpl—222H3)0%/8 (4.33)

onde admitimos = 1 para desencadear a IPRT (veja secao 4.1).

4 Desde que o cisalhamento Kepleriano ird produzir uma componente azimutal (ou toroidal) do campo
magnético que serd dominante em relacao a componente radial, é razodvel admitirmos uma geometria

puramente azimutal (B,) como perfil inicial (veja, e.g., Johansen e Levin, 2008).
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E importante destacar que o perfil de densidade e a escala de altura do sistema (Hp)
obtidos acima (equagao 4.32) sao diferentes dos mostrados na secao 4.1 (veja equagoes
4.5 e 4.6), uma vez que naquele caso haviamos admitido uma aceleracao gravitacional g
uniforme na direcao “z”, sem a presenca de rotagao. Assim, os critérios necessarios para o
desencadeamento da IPRT (mostrados na se¢ao 4.1) serdao um pouco diferentes para este
novo caso. A presenca da rotacao diferencial foi estudada, por exemplo, em Foglizzo e
Tagger (1994, 1995), cujos autores além de terem obtido novas condi¢oes de instabilidade,
estudaram as correlagoes entre a IPRT e a IMR. Kim et al. (1997), por sua vez, estuda-
ram os critérios de instabilidade sob a acao de uma aceleracao gravitacional linear, mais
apropriado ao caso de discos Keplerianos e ao presente trabalho. Em contrapartida, em
todos os casos, um [ inicial da ordem da unidade ainda se faz necessario para desencadear
a IPRT nas simulagoes.

Tal como discutido no inicio deste capitulo, uma perturbagcao inicial é necessaria para
o desencadeamento tanto da IPRT quanto da IMR. No presente trabalho, estudamos
a evolucao do sistema sob acao de duas diferentes perturbacoes. Na primeira delas,
usada na maior parte dos modelos estudados, aplicamos um ruido Gaussiano de ampli-
tude du ~ 1073. Esta perturbacao desencadeia a fase linear da IPRT, sendo que nenhum
comprimento de onda ou modo de instabilidade (ondular ou de intercambio) sao favore-
cidos (veja Basu et al., 1997; Johansen e Levin, 2008). Além disso, as ondas geradas por
esta perturbagao podem ser amplificadas em funcao da instabilidade magneto-rotacional,
na presenca de um campo azimutal, devido ao cisalhamento do sistema (Johansen e Levin,
2008). Aplicamos, também, em um dos modelos, uma perturbacao inicial na densidade
e no campo de velocidades através de flutuagoes puramente randémicas (com um valor
médio zero e amplitude maxima de 1073, veja Hawley et al., 1995).

Finalmente, um valor minimo de densidade (p,;, = 107%) foi aplicado as simulagoes
para evitar dificuldades numéricas que poderiam surgir nas regioes magneticamente domi-
nantes (Bai e Stone, 2013). Uma vez que um forte campo magnético serd transportado do
meio plano do disco para as regioes de mais baixa densidade (acima deste), formando uma
coroa, a velocidade Alfvén (v4) serd elevada, reduzindo drasticamente o passo de tempo
segundo o critério CFL. Esta correcao permite um controle artificial de v4, sendo aplicada

durante toda a evolucao do sistema.
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Tabela 4.1 - Pardmetros das simulagdes. Coluna (1): nome do modelo; Coluna(2): tamanho
do dominio computacional em unidades de H = ¢,Q7! (escala de altura térmica); Coluna
(3): resolucdo do sistema em nimero de células; Coluna (4): razdo entre as pressoes térmica
e magnética para o campo magnético inicial; Coluna (5): velocidade angular em unidades dos
cédigo; Coluna (6): pardmetro “¢” da velocidade linear de cisalhamento (eq.4.21); Coluna

(7): tipo de condigao de fronteira utilizada na diregao vertical “z”.

Simulacao Dominio computacional Resolugao B Q q  Fronteiras em z
(1) (2 ®3) 4 (6 () (M)
PMRIg_11H _oxz12y24 12H x 24H x 12H 128 x 256 x 128 1.0 1.0 1.5 Outflows
PMRIg_11H _oxyz12 12H x 12H x 12H 128 x 128 x 128 1.0 1.0 1.5 Outflows
PMRIg_-11H_oxyz12_b0010 12H x 12H x 12H 128 x 128 x 128 10 1.0 1.5 Outflows
PMRIg-11H_oxyz12_-b0100 12H x 12H x 12H 128 x 128 x 128 102 1.0 1.5 Outflows
PMRIg-11H_oxyz12_-q000 12H x 12H x 12H 128 x 128 x 128 1.0 1.0 0.0 Outflows
PMRIg-11H_oxyz12-q050 12H x 12H x 12H 128 x 128 x 128 1.0 1.0 0.5 Outflows
PMRIg_11H _oxyz12_q100 12H x 12H x 12H 128 x 128 x 128 1.0 1.0 1.0 Outflows
PMRIg_11H _pxyz12 12H x 12H x 12H 128 x 128 x 128 1.0 1.0 1.5 Periédicas

4.4 Resultados das simulagoes: acao da IPRT e IMR

Neste capitulo, realizamos uma série de simulacoes 3D-MHD com o auxilio do cédigo
numérico ATHENA, utilizando a aproximacao de shearing-bor, onde as instabilidades
Parker-Rayleigh-Taylor e magneto-rotacional foram desencadeadas a partir de perturbagoes
iniciais (a partir de um ruido gaussiano), assim como descrito na se¢do anterior. Os
parametros destas simulacoes estao organizados na tabela 4.1. Utilizamos para todos
os modelos, nas trés diregoes, uma resolucao de ~ 10.6 células por escala de altura
térmica do sistema (H = c¢,Q271), considerando um dominio computacional de tamanho
12H x 12H x 12H. Com a finalidade de avaliarmos a evolucao das instabilidades num
dominio com maior extensao na direcao azimutal “y”, apresentamos, também, um modelo
com tamanho 12H x 24H x 12H. Nessa série de simulagoes, utilizamos trés diferentes
valores de 3 (1.0, 10 e 100), sendo que para os valores mais altos, esperamos um dominio

da IMR sobre a evolucao do sistema. Com finalidade similar, utilizamos quatro diferentes
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valores para o parametro ¢ (0.0, 0.5, 1.0 e 1.5)°, sendo que para os valores mais baixos,
esperamos um dominio da IPRT desde que [ seja pequeno o suficiente, como descrito na
secao 4.1. Os diagndsticos usados para as andlises destes modelos serao apresentados na

proxima secao.

4.4.1 Diagnoésticos

Para o estudo da evolucao das instabilidades, mostraremos nas proximas secoes, dia-
gramas com médias temporais e espaciais das variaveis associadas ao sistema. A média
espacial de uma dada variavel f tomada em todo o volume da caixa sera representada por

(f), de maneira que:

B [ fdzdydz
N [ dxdydz

Além disso, com o objetivo de verificar o comportamento das mesmas variaveis em funcao

(f) (4.34)

da direcao vertical “2”, realizamos médias espaciais somente no plano “zy”, a cada altura

“2” do dominio computacional (médias horizontais), representadas pelo simbolo ( f)xy,

onde:

[ fdxzdy
[ dady

Por exemplo, o comportamento vertical de /3, obtido a partir de médias horizontais, sera

(Fay (4.35)

dado por (8),, = 2(P),,/(B?),,, avaliado em unidades do cédigo. Por fim, médias
temporais serao indicadas pelo indice ¢, de maneira que as médias volumétricas e horizontais

serdo representadas por (f), e (f),,,, respectivamente.

zyt?
Outro diagnostico util neste capitulo é a estimativa da transferéncia de momento angu-
lar do disco, obtida a partir da componente xy (ou r¢, na geometria cilindrica) do tensor

de stress (veja mais detalhes no apéndice A):
T,y = —B, B, + puyu, (4.36)

M o 3 sy . R o 7
onde T, = —B,B, é o tensor de stress de Maxwell (magnético); e T} = pu,u, é o

tensor de stress de Reynolds. O tensor T}, esta relacionado ao parametro v de Shakura e

® Podemos interpretar o fator ¢ como a taxa de cisalhamento do sistema (veja eq.4.21), de forma que
ao consideramos ¢ = 0, temos uma rotacao rigida, ou seja, sem a presenca de rotagao diferencial, ndao
apresentando a condigdo necessdria para desencadear a IMR (veja segdo 4.2). Além disso, ao admitirmos
valores entre 0 e 1.5, estamos assumindo regimes sub-Keplerianos, utilizados de forma frequente para

reproduzir a evolugao de discos galdcticos (veja, e.g., Goldreich e Lynden-Bell, 1965).
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Sunyaev (1973) através da relagao:

Ty, Thy
o 4.37
P (4.37)

Neste capitulo, avaliamos a contribui¢ao das flutuagdes (b) do campo magnético na

(67

evolucao do sistema. Assim, para determinarmos sua intensidade, subtraimos, célula por

célula, do valor do campo total suas médias horizontais, de maneira que:

b=B - (B).,, . (4.38)

“, 0

Adotaremos o modelo “PMRIg_11H_oxz12y24”, com maior extensao na diregao “y
(veja tabela 4.1), como padrao para comparagdo com as demais simulagoes, portanto, os
diagnoésticos descritos nesta secao serao aplicados principalmente a este exemplo. A seguir,

apresentamos os resultados destas analises.

4.4.2 Modelo PMRIg 11H oxz12y24

A principal caracteristica dos modelos apresentados neste capitulo é o fato de que
o sistema apresenta uma estratificagao vertical de densidade, inicialmente em equilibrio
magnetostatico, reproduzindo além do disco, a regiao coronal acima e abaixo dele, assim
como descrito na secao 4.3. Portanto, nossos modelos diferem das simulacoes realizadas,
por exemplo, por Hawley et al. (1995), onde um meio puramente homogéneo foi utilizado
para o estudo estatistico da IMR.

O modelo comparativo PMRIg_11H oxz12y24 apresenta uma configuracao inicial de
campo magnético puramente azimutal (distintamente de uma geometria vertical utilizada
na maioria dos estudos da IMR) num regime de campos fortes, com § = 1, para induzir
a [PRT. Uma perturbagao Gaussiana irda desencadear o crescimento da fase linear desta
instabilidade, sem que nenhum comprimento de onda ou modo de instabilidade seja inici-
almente favorecido. Além disso, utilizamos fronteiras periddicas na direcao azimutal “y”,
de cisalhamento-periédico na direcao radial “z” e de outflows na direcao vertical “z”. A
Figura 4.6 mostra o perfil inicial da distribuicao de densidade de massa do sistema, em

escala logaritmica, para uma resolucao de 128 x 256 x 128 células.

4.4.2.1 Desenvolvimentos dos arcos magnéticos pela IPRT

Os diagramas da Figura 4.7 mostram a evolucao das linhas de campo magnético entre

t=0et=2P, onde P = 27" corresponde a um periodo orbital do disco de acrecio, e as
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DB: PMRIOTg_11H_oxz12y24_df4
Cycle: 0 Time:0
Pseudocolor
Var. log_den
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Figura 4.6: Perfil inicial da distribui¢do de densidade do modelo PMRIg_11H _oxz12y24, em escala lo-
garitmica. O dominio computacional possui uma resolugao, nas trés direcoes, de ~ 10.6 células por escala

de altura térmica do sistema (H = ¢,Qy"), numa caixa de dimensoes 12H x 24H x 12H.

cores ao fundo correspondem a distribuicao de densidade de massa, em escala logaritmica.
Durante este periodo, os arcos magnéticos formados pelo crescimento da fase linear da
IPRT erguem-se com mais facilidade nas regides mais altas do dominio computacional,
onde os efeitos de empuxo magnético sdo mais intensos®. Em ¢ = 2P, a IPRT desenvolve-
se na direcao azimutal com um comprimento de onda A\, ~ 5H, em concordancia com os
resultados obtidos por Johansen e Levin (2008). Na Figura 4.7, ainda é possivel verificar
que a fase linear da IPRT cresce sem interferéncia da IMR.

A Figura 4.8 apresenta os perfis verticais da componente azimutal do campo magnético,
a partir de sua média horizontal ((By).y), e do valor quadratico médio da componente
vertical do campo (rms(B. )z = /(B2),,,). Em ambos os casos, foram obtidas médias
temporais entre t = 0 e t = 10P. A linha tracejada vermelha indica o perfil inicial da com-
ponente azimutal B, (veja eq.4.33), enquanto que as linhas continuas pretas correspondem
as médias de ambas as componentes. Apods dez periodos orbitais, é possivel verificar uma
queda na intensidade de B, e a presenca de um significativo campo na direcao vertical.

Uma vez que as linhas de campo azimutais serao esticadas devido aos efeitos de empuxo

magnético, a partir do modo de instabilidade IPRT ondular, a componente vertical do

6 Ao adotarmos um perfil linear para a aceleragao gravitacional (g = —Q22%2), a forca de empuxo
magnético por unidade de volume serd maior nas regides mais altas do sistema, uma vez que F, x g (veja

eq.4.3), assim como demonstrado na secao 4.1.
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Figura 4.7: Evolugao das linhas de campo magnético a partir do instante inicial (diagrama de cima) e apds

dois perfodos orbitais (diagrama de baixo). As cores ao fundo correspondem & distribuigdo de densidade
de massa, em unidades do cédigo e em escala logaritmica. As escalas de cores das linhas correspondem a
intensidade total do campo magnético. A figura mostra a formagao de arcos magnéticos, principalmente,
nas regioes mais altas do sistema.
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Figura 4.8: Perfil vertical (z) do valor médio do campo magnético azimutal ((By)4y¢) € do valor quadrético

3P ) (3998

s . _ 5 . L
médio do campo vertical (rms(B.)ayt = \/(B2),,,, ambos obtidos nas direcdes “z” e “y”). Para ambos
os casos, foram calculadas médias temporais num tempo inferior a 10 periodos orbitais, correspondente a
acao da IPRT sobre o sistema. A IPRT tem como consequéncia a criagdo de campos verticais, uma vez

que as linhas do campo azimutal sdo esticadas, formando arcos magnéticos.

campo sera continuamente produzida, formando arcos magnéticos.

Este modelo comparativo foi evoluido por 100 periodos orbitais. A Figura 4.9 mos-
tra a evolucao temporal da densidade de energia magnética média ((B?/2), diagrama da
esquerda) avaliada a partir das componentes do campo magnético separadamente; e do
parametro de viscosidade a de Shakura e Sunyaev (1973) (diagrama da direita), obtido
a partir das médias do tensor de stress de Maxwell ((T}/*")) e de Reynolds ((T5¥)). O
diagrama da esquerda mostra o desenvolvimento das componentes B, e B, nos primeiros
10 periodos orbitais. Entretanto, a partir deste instante, uma vez que utilizamos fronteiras
abertas na diregao vertical (ou seja, outflows), o campo magnético é transportado para
fora do sistema, de maneira que a intensidade do campo total diminui e 3 cresce. Conse-
quentemente, a IPRT deixara de ser atuante, permitindo que a IMR, que evolui gragas ao
crescimento do campo vertical, passe a dominar o comportamento dinamico do sistema.
J& o diagrama da direita mostra que o parametro a dependera essencialmente do tensor
de stress de Maxwell durante a maior parte do tempo em que a simulacao foi realizada.

Discutiremos com mais detalhes o comportamento de (T;‘g ) nas préximas segoes.
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Figura 4.9: O diagrama da esquerda mostra a evolugdo temporal da densidade de energia magnética
(normalizada em funcdo da pressdo inicial no meio plano do disco, Py) avaliada a partir das componentes
do campo By, By e B,. A linha continua corresponde & componente radial “z”, a pontilhada & compo-
nente azimutal “y” e a tracejada & componente vertical “2”. A densidade de energia magnética total é
representada pela linha pontilhada-tracejada. J& o diagrama da direita mostra a evolugao temporal do
pardmetro de viscosidade « de Shakura e Sunyaev (1973), onde a linha continua mostra a contribuigao do
tensor de stress de Maxwell T %‘“’ = —B,By; e a linha pontilhada a contribuicao do tensor de stress de
Reynolds Tf;y = pu,uy. Em ambos os diagramas foram obtidas médias volumétricas em todo o dominio

computacional.

4.4.2.2 FEvolucao do disco e da coroa

Para avaliarmos a evolugao do disco de acrecao e da coroa separadamente, obtivemos
médias volumétricas a partir de trées regioes distintas do dominio computacional. Na pri-
meira delas, as médias foram obtidas numa regiao entre —3H e 3H, correspondente ao
disco de acregao (veja a linha preta da Figura 4.10). As médias correspondentes a coroa
acima do disco (upper corona, linha vermelha da Figura 4.10) foram obtidas numa regiao
entre 3H e 5H, enquanto que as médias na coroa abaixo do disco (lower corona, linha azul
da Figura 4.10) foram obtidas numa regiao entre —3H e —5H. Para estas andlises, ex-
cluimos regioes com uma extensao de 1H, a partir dos setores mais altos do sistema, com a
finalidade de evitar efeitos numéricos préximos as fronteiras verticais. A Figura 4.10 mos-
tra o comportamento da densidade de energia magnética e do tensor de stress de Maxwell
(ambos normalizados pela pressao inicial no meio plano do disco, P,), além da razao entre
as pressoes térmica e magnética (). Nos primeiros dez periodos orbitais, é possivel verifi-
car que a densidade de energia magnética no disco sofre uma leve queda, enquanto que na
regiao coronal a intensidade aumenta, revelando o transporte de campo da regiao central
para a coroa (uma vez que a densidade de energia magnética total mantém-se constante

nesses instantes iniciais). Entretanto, logo em seguida, a densidade de energia magnética
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total diminui lentamente, tanto no disco quanto na coroa. Isso se deve predominantemente
ao transporte do campo magnético para fora do dominio computacional (e também, em
parte, a remocao de fluxo magnético devido a reconexdo magnética, veja adiante). Ao
longo do tempo, além de apresentar uma queda, o campo magnético na regiao coronal
apresenta uma variabilidade que, como veremos a seguir, corresponde as inversoes de po-
laridade provocadas pela agdo de um dinamo induzido pela IMR (veja, e.g., Davis et al.,
2010). Note-se que mesmo com a presenga desse efeito, o qual acarreta a geracao de novo
fluxo magnético a partir dos movimentos do plasma, ainda assim, o campo total tende a
diminuir com o tempo gracas & remogao deste através da fronteira aberta (e também por
reconexao magnética).

Com a queda na intensidade do campo total do sistema, o valor de § aumenta conside-
ravelmente, além de influenciar significativamente o comportamento do tensor de stress de
Maxwell (T,1**). Este tiltimo, por sua vez, chega ao seu valor méximo em T2/*" /Py ~ (.08
(cuja média é obtida em todo o dominio), para em seguida, assim como a densidade de
energia magnética, decair ao longo do tempo, sem alcancar uma saturacao. A contribuicao
do disco de acrecao para a média total, em torno de t = 10P, é a mais relevante, uma vez
que a intensidade do tensor normalizado chega proximo a T% @ /Py ~ 0.1. Este comporta-
mento coincide com uma mudanga de  na regiao coronal (linhas vermelha e azul do dltimo
diagrama da Figura 4.10) cuja intensidade, antes de dez periodos orbitais, apresentava-se
em queda, refletindo o crescimento da intensidade do campo magnético. Entretanto, logo
em seguida, atinge uma saturacao em 8 ~ 0.6, que se mantém entre t = 20P e t = 80P,
acompanhada de pequena variabilidade (entre 0.4 e 1.0). Apds 80 periodos orbitais, a
intensidade de [ sofre variacoes maiores na coroa, entre 1.0 e 10, tanto na coroa superior
quanto na inferior. J4 o campo magnético no disco segue diminuindo e, apds dez periodos
orbitais, a pressao magnética chega a ser dez vezes menor que a térmica. Apds t = 90P, o

valor de 8 no disco atinge valores préoximos a 100.

4.4.2.3 Transicao entre a IPRT e a IMR

A partir do instante em que a pressao térmica passa a ser maior que a magnética
na regiao do disco de acregao (8 > 1, veja tultimo diagrama da Figura 4.10), a IMR
passa a dominar a dinamica do sistema e, rapidamente, a turbuléncia induzida por esta

é estabelecida. A IMR pode desenvolver-se a partir da componente azimutal e vertical
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Figura 4.10: Evolucdo temporal das médias volumétricas da densidade de energia magnética (primeira

figura, de cima para baixo), do tensor de stress de Maxwell (figura do meio) e da razao entre as pressoes

térmica e magnética (5, dltima figura). As cores preta, vermelha e azul correspondem &s médias obtidas

na regido do disco (entre —3H e 3H), na coroa acima do disco (upper corona, entre 3H e 5H) e na coroa

abaixo do disco (lower corona, entre —3H e —5H), respectivamente. A linha verde corresponde as médias

volumétricas obtidas em todo o dominio computacional.
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Figura 4.11: Componente flutuante (b = B — (B),,) dos campos magnéticos azimutal (b,, diagrama &
esquerda) e vertical (b,, diagrama & diagrama), no plano “xz” em y = 0e ¢t = 1P. Em ambos os diagramas,
as estruturas na regiao do disco de acregao correspondem a numeros de onda verticais responsaveis pelo

desencadeamento da IMR. As cores correspondem & intensidade do campo magnético.

(produzida pela IPRT) do campo magnético (veja, e.g., Balbus e Hawley, 1992; Hawley
et al., 1995; Foglizzo e Tagger, 1995; Johansen e Levin, 2008). A Figura 4.11 mostra a
componente flutuante (b = B — (B),,) destes campos (b, e b,) no plano “xz” em y = 0,
ap6s um periodo orbital (t = 1P). Ambos os diagramas desta figura mostram claramente
nimeros de onda verticais (k,) na regiao do disco de acregao. Eles atuam sobre o campo
magnético desencadeando a IMR (veja mais detalhes na se¢@o 4.2). Ja as estruturas nas
regioes mais altas do dominio computacional, correspondentes a nimeros de onda radiais
(kz) com um comprimento de onda A, ~ 0.6H, sao caracteristicos da IPRT.

Os diagramas da Figura 4.12 demonstram, por sua vez, a transi¢ao entre a IPRT e IMR,
ao mostrar a evolucao das linhas de campo magnético e da distribuicao de densidade de
massa entre t = 4P e t = 16P. A diminuicao na intensidade do campo magnético e o seu
respectivo transporte, do meio plano do disco para a regido coronal (e para fora do dominio
computacional) sao claramente observadas. Estes diagramas mostram, também, que uma
vez estabelecida a IMR, a turbuléncia é desenvolvida no sistema (veja, e.g., Hawley et al.,
1995), onde tanto as linhas de campo quanto a densidade de massa passam a apresentar
grandes flutuacgoes.

A Figura 4.13 mostra a evolugao da densidade de energia magnética total (linha preta),
de sua média (linha azul), e da componente flutuante ou turbulenta (linha vermelha). Nos
primeiros dez periodos orbitais, a densidade de energia ¢ dominada pelo contribuicao do

campo médio, porém, logo em seguida, as flutuagoes passam a ser relevantes. O 1ltimo
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Figura 4.12: Evolugao das linhas de campo magnético e da distribuicao de densidade de massa em

t =4P,8P,12P e 16P. As cores correspondem as mesmas adotadas nos diagramas da Figura 4.7. Nesta

figura, é possivel observar que as linhas de campo entrelagam-se a medida que a turbuléncia desenvolve-se

no sistema.
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Figura 4.13: O diagrama de cima mostra a evolug¢ao temporal das médias volumétricas da densidade de
energia magnética total (linha preta), e separada nas componentes média (linha azul) e flutuante (linha
vermelha). O diagrama de baixo, por sua vez, mostra a evolugao da razao entre as componentes média e

flutuante. Apéds dez periodos orbitais, as flutuacées passam a dominar o sistema.

diagrama desta figura mostra que apds vinte periodos orbitais, a razao entre as compo-
nentes média e de flutuagdo mantém-se da ordem de 0.4. A transi¢do coincide com o
estabelecimento da IMR no sistema, o que pode ser observado a partir da mudanca de
comportamento de Té‘gax e (3, tanto no disco quanto na regiao coronal (veja os diagramas
da Figura 4.10). Este comportamento reforca a conclusao de que a turbuléncia gerada pela
IMR domina a dinamica do sistema apos t = 10P.

Na Figura 4.14, mostramos os diagramas da evolucao temporal em funcao da altura
“2” das trés componentes do campo magnético normalizadas por Pol /2 (onde Py é a pressao
inicial no meio plano do disco). Estes diagramas sdo produzidos a partir das médias hori-
zontais de cada componente ((B),,), obtidas a cada altura “z” do dominio computacional.
Nos primeiros dez periodos orbitais, é possivel verificar a transicao entre a IPRT e IMR
a partir da evolugao das componentes radial e azimutal do campo magnético (primeiro e
segundo diagramas da Figura 4.14, respectivamente). Além disso, durante este periodo
(onde a IPRT domina a evolugao do sistema), é possivel verificar que a componente radial,

inicialmente nula, desenvolve-se nos primeiros cinco periodos orbitais, com um pico de in-

tensidade no meio plano do disco ((By)4, ~ 0.13, em unidades do c6digo), seguido por uma
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inversao de polaridade nas regides coronais entre |2H| e |[4H| (com (B;)., ~ —0.13). Nas
regioes mais altas da coroa, entre [4H| e |6H|, é possivel encontrar inversoes de polaridade
menores, com uma amplitude de 0.04. Este comportamento pode ser observado também
nos estudos de Johansen e Levin (2008), porém, difere significativamente nas regioes mais
proximas a fronteira vertical, onde observam um pico adicional, semelhante ao que surge
no meio plano. Estes autores utilizaram condicoes de fronteira que impedem que um fluxo
magnético azimutal flua para fora do sistema, assim, espera-se que um segundo pico mais
intenso seja formado nestas regioes. Entretanto, eles estenderam o tamanho da caixa na
direcao vertical, de 12H para 24H , e verificaram que o segundo pico se mantém e, portanto,
argumentaram que as condigoes de fronteira utilizadas por eles nao interferem nos desen-
volvimento do campo magnético, principalmente, na regiao do disco. Nossas simulacoes
revelam que diferentes tipos de condigoes de fronteira utilizadas na direcao vertical “z”
devem influenciar de forma significativa a evolucao dos modelos, como de fato poderiamos
esperar (veja discussao adiante).

No mesmo intervalo de tempo, o iltimo diagrama da Figura 4.14 mostra o desenvolvi-
mento da componente vertical do campo magnético, cujas médias horizontais sao pratica-
mente nulas ((B,),, ~ 1077), ou seja, com um fluxo liquido vertical zero. Este resultado

contrasta com o valor quadritico médio desta mesma componente (\/(B2) . ~ 0.14,

zyt
veja Figura 4.8), e indica simplesmente que, apesar de o campo vertical se construido
continuamente pela IPRT, a formagao dos arcos magnéticos (os quais possuem ambas as
polaridades) faz com que as diferentes contribuigoes deste campo se anulem no plano “xy”.

Apés t = 10P, os diagramas da Figura 4.14 mostram que os campos radial “z” e
azimutal “y” sofrem inversoes de polaridade numa escala de tempo de aproximadamente
dez periodos orbitais. Este resultado é consistente com os estudos da IMR para regimes
de campo fraco (f > 1) e com um fluxo liquido vertical zero, onde o campo toroidal
médio (B, e B,) ¢ amplificado e sofre inversoes de polaridade em ciclos com a mesma
escala de tempo (veja, e.g, Brandenburg et al., 1995; Davis et al., 2010; Bai e Stone,
2013), produzindo os diagramas de borboleta (ou butterfly diagrams) que vemos na Figura
4.14. Esse padrao claramente evidencia um processo de dinamo, desencadeado pela acao

conjunta da rotacdo diferencial ou cisalhamento (o chamado efeito ©2) e da IMR e sua

turbuléncia (pelo chamado efeito «). O primeiro acarreta o esticamento das linhas de
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campo radial “B,” (e vertical “B.”) 7 na direcao azimutal “y”. J& o efeito o propicia a
amplificacao da componente radial “B,” a partir da componente azimutal “B,”, através
da forca eletromotriz na diregao azimutal ((u x b),, onde u e b correspondem a velocidade
e campo magnético turbulentos, respectivamente). Notamos ainda que na Figura 4.14,
além da inversao de polaridade das componentes B, e B, ao final de cada meio ciclo
(onde o campo antigo é substituido pelo novo, mas com sinal trocado), ocorre também
a oposicao de fase nos sinais das duas componentes do campo em cada instante do ciclo,
tal como se espera num processo de dinamo com cisalhamento (para mais detalhes, veja,
e.g., Brandenburg et al., 1995). Estes resultados, embora estejam fora do escopo principal
deste trabalho, reforcam nosso argumento de que a IMR passa a dominar a dinamica do
sistema quando 3 cresce para valores maiores que a unidade no disco, o que inibe a IPRT,
e ao mesmo tempo da lugar a amplificacao dos campos azimutal e radial, por processo de
dinamo, de maneira semelhante ao que ocorre, por exemplo, no Sol (veja, e.g., Guerrero
e de Gouveia Dal Pino, 2007a,b, 2008; Guerrero et al., 2009, sobre a acao de dinamos
fundamentados em teorias de campo-médio e aplicados a formacao de campos magnéticos

solares).

4.4.2.4 Possiveis regioes de reconexao magnética

Como discutido no inicio deste capitulo, e demonstrado nas segoes anteriores, a [PRT
¢ fundamental na formagao de arcos magnéticos na regiao coronal de discos de acrecao.
Durante a ascensao destes arcos, eventos de reconexao magnética podem ocorrer mesmo
em simulagoes numéricas utilizando as equagoes de MHD ideal (como neste capitulo),
pois nesse caso, a presenca de uma resistividade numérica pode mimetizar a resistividade
ohmica presente nos sistemas fisicos reais. A reconexao pode auxiliar na formacao de
um campo radial B, de larga escala (Johansen e Levin, 2008) e, também, na construgao
da prépria regido coronal (veja, e.g., Liu et al., 2002, 2003; Kadowaki et al., 2015; Singh
et al., 2015). Além disso, a presenca de turbuléncia na regiao do disco, devido a IMR,
também pode levar a eventos de reconexao magnética que, por sua vez, podem contribuir

para o transporte de fluxo magnético através de um mecanismo de difusao por reconexao

" Notamos que uma vez que o campo médio vertical (B.) é nulo, ele ndo deve participar efetivamente
da amplificagdo das componentes de larga escala, exceto, possivelmente, no inicio do desenvolvimento do

processo de dinamo.
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Figura 4.14: Evolugao temporal e perfil vertical (z) dos valores médios das componentes By, B, e B, do
campo magnético, respectivamente. A médias foram obtidas nas diregoes “x” e “y”. E possivel verificar
que apds 10 periodos orbitais o sistema passa por uma transicao. A partir deste instante as componentes
B, e B, passam a apresentar variabilidade temporal com alternancia de polaridade devido & acao do

dinamo desencadeada pela IMR.
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turbulenta (veja, e.g., Santos-Lima et al., 2010, 2012, 2013). Por fim, a identificacao de
eventos de reconexao nestes sistemas é fundamental, uma vez que tais eventos podem
ser responsaveis pela dissipacao de energia de forma nao-conservativa e, portanto, podem
favorecer o aquecimento coronal e acelerar particulas por um processo de Fermi na regiao
coronal (assim como discutido nos capitulos anteriores, veja, também, de Gouveia dal Pino
e Lazarian, 2005; de Gouveia Dal Pino et al., 2010; Kadowaki, 2011; Kadowaki et al., 2015;
Singh et al., 2015).

Com a finalidade de identificar os locais de reconexao magnética, buscamos localizar
picos de densidade de corrente (J = V x B) e, em seguida, identificamos os lengéis de cor-
rente associados a estes maximos. Para tanto, adaptamos o algoritmo de Zhdankin et al.
(2013), onde os maximos locais foram obtidos, primeiramente, selecionando as células do
dominio que possuem um valor de densidade de corrente superior a j. = £(J), onde J = |J|
e € é um parametro livre®. A partir desta primeira amostra de células, selecionamos uma
sub-amostra daquelas que sao maximos locais dentro de uma regiao cibica de tamanho
(2n + 1)3 células, onde n é outro parametro livre, que adotamos com valor 4. A densi-
dade de corrente dos maximos locais desta sub-amostra sera identificada como Jjae. Se
selecionassemos valores menores que n = 4, a maior parte das células da primeira amostra
poderia ser considerada maximo local, porém, duas destas células que estivessem muito
proximas, poderiam pertencer ao mesmo lengol de corrente. Finalmente, identificamos
todas as células pertencentes ao mesmo lencgol de corrente cujo pico é dado por J,uz, con-
siderando somente aquelas com valores de J maiores que um valor minimo Jin = Jmaz/2
(veja Zhdankin et al., 2013).

Os diagramas da Figura 4.15 mostram a aplicacao deste algoritmo na regiao coronal
(3H < z < 5H) e no disco de acre¢ao (—3H < z < 3H), no plano “yz” e em x = 0 (corte
no meio do dominio computacional). As cores ao fundo correspondem a magnitude de J, e
as linhas brancas correspondem aos lengdis de corrente identificados a partir dos maximos
locais. Estes diagramas foram obtidos em ¢t = 2P, para ¢ = 2, porém, para diferentes
valores médios da densidade de corrente ((J)), uma vez que as médias volumétricas foram

obtidas nas duas regices separadamente. Este instante de tempo corresponde ao cresci-

8 Admitimos trés valores para € (2, 4 e 6) a partir de uma série de tentativas para isolar os méximos
locais. Ao adotarmos valores menores, o algoritmo identifica uma série de células dentro do dominio que

nao sao necessariamente maximos locais.
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Figura 4.15: Os diagramas apresentam a magnitude da densidade de corrente (em escala de cores ao
fundo) para a regido coronal (3H < z < 5H) e o disco de acregdo (—3H < z < 3H), no plano “y2”, em
x = 0 (corte no meio do dominio computacional) e ¢ = 2P. As linhas brancas correspondem aos lengdis

de corrente identificados a partir dos méximos locais, para e = 2 (veja Zhdankin et al., 2013).

mento da fase linear da IPRT, quando os arcos magnéticos estao se formando (veja Figura
4.7). E possivel observar claramente que as estruturas presentes na coroa e no disco sao
diferentes. Enquanto os len¢dis de corrente no disco estao alinhados, preferencialmente,
na direcao azimutal; na coroa estao alinhados na direcao vertical, apesar de apresentarem
estruturas mais complexas em funcao da formacao dos arcos magnéticos.

A Figura 4.16 mostra as linhas de campo magnético e os maximos locais (jaz, pontos
brancos) identificados pelo algoritmo na regiao coronal, acima do disco de acregao, para
e =2, emt = 2P (as cores ao fundo correspondem & magnitude de J). Assim como
observado na Figura 4.7, é clara a ascensao dos arcos magnéticos que, como consequeéncia,
produzem maximos locais, indicando a presenca de reconexao magnética na regiao coronal.
Uma vez que as simulacoes foram obtidas a partir da solucao numérica das equacoes MHD
na forma ideal (eq.s 4.22, 4.24 e 4.25), nao iremos avaliar a quantidade de energia dissipada
nestas regides (a partir da resistividade numérica), analisando qualitativamente apenas
a presenca destes maximos locais como indicios de reconexao magnética. Futuramente,

poderemos obter uma estimativa a partir da dissipacao ohmica, através da inclusao de
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Figura 4.16: Diagrama tridimensional da regiao coronal acima do disco (3H < z < 5H), em t = 2P, com
as linhas de campo magnético. As cores ao fundo correspondem & magnitude da densidade de corrente e
0s pontos brancos sdo os maximos locais identificados pelo algoritmo descrito acima, para ¢ = 2.

uma resistividade (n) e viscosidade (v) com um nimero de Prandt da ordem da unidade
(P, = v/n =1, para simula¢oes MHD néo-ideais em shearing-bozes veja, e.g., Fromang e
Stone, 2009). Porém, e possivelmente mais fundamental, notamos que o fato de os arcos
magnéticos estarem embebidos em turbuléncia é um indicador da presenca de processos
de reconexao turbulenta “rapida” (Lazarian e Vishniac, 1999), a qual é importante para
a producao de flares com aquecimento e aceleragao eficientes, conforme discutido nos
capitulos 2 e 3.

Uma das vantagens deste algoritmo é a possibilidade de quantificar o nidmero de
maximos locais, que antes poderiam ser identificados somente qualitativamente, a par-
tir dos diagramas apresentados nesta secao. A Figura 4.17 mostra a evolugao do niimero
de jmar até 100 periodos orbitais, para trés diferentes valores de € (2, 4 e 6; indicados
pelas linhas preta, vermelha e azul, respectivamente). Uma vez que os maximos locais
estao associados ao valor médio da densidade de corrente (jma. > €(J)), mostramos no
ultimo diagrama da Figura 4.17, também a evolucao de (J) . E possivel verificar que o
numero de maximos locais diminui significativamente para valores maiores de &, porém,

em todos os casos, uma saturacao média é alcancada apds cerca de dez periodos orbi-
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Figura 4.17: Evolugdo do nimero de maximos locais (jmas) para trés diferentes valores de € (2, 4 e 6;
indicados pelas linhas preta, vermelha e azul, respectivamente). O diagrama de baixo mostra a evolugdo
da média volumétrica da densidade de corrente ({J)) obtida na regido coronal acima do disco de acregao
(3H < z < 5H).

tais. Isto pode ser um indicio de que a frequéncia com que reconexoes magnéticas podem
ocorrer na regiao coronal serd aproximadamente constante, apesar de a energia extraida
neste eventos diminuir com o tempo, uma vez que (J) também decresce. Isso é compativel
com o regime quase estacionario em média que se estabeleceu na simulagao, sobretudo na
coroa, apos o desencadeamento da IMR. O decréscimo em (J) é também compativel com
o decréscimo do campo magnético coronal com o tempo, como discutido anteriormente,

devido ao transporte e reconexao magnética.

4.4.3 Comparacao entre diferentes valores de 3

Nesta secao, mostraremos as diferengas entre a evolucao das instabilidades Parker-
Rayleigh-Taylor e magneto-rotacional, para diferentes valores de 8 (1.0, 10 e 100), obtidos
a partir de uma caixa reduzida de tamanho 12H x 12H x 12H. Para certificarmos que a
reducao no tamanho do sistema nao influencia na evolucao das simulagoes, comparamos
os resultados de f = 1 com a caixa reduzida, com aqueles descritos na secao anterior
(para uma caixa estendida na diregao azimutal). Assim como demonstrado na segao 4.2

(veja, também, Balbus e Hawley, 1991; Hawley et al., 1995), a presenga de um fraco
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campo magnético é essencial para o desenvolvimento da IMR. Em contrapartida, assim
como demonstrado na segao 4.1 (veja, também, Parker, 1966), a IPRT manifesta-se em
regimes onde a pressao magnética estd em equipartigdo com a térmica (8 ~ 1). Espera-
se, portanto, que para sistemas com campos magnéticos inicialmente fracos, a IPRT nao
deverda dominar a evolucao inicial do sistema. Consequentemente, a formacgao de arcos
magnéticos na regiao coronal serd prejudicada, enquanto que a turbuléncia, devido a IMR,
se manifestara logo no inicio da evolugao do sistema.

Os diagramas da Figura 4.18 mostram a evolucao temporal das médias volumétricas,
para diferentes valores iniciais de f, da densidade de energia magnética total (diagrama
superior esquerdo) e do tensor de stress de Maxwell (diagrama superior direito), ambos
normalizados pela pressao inicial Py no meio plano do disco. Além disso, apresentamos
a evolu¢do de (f) obtido na regido do disco (diagrama inferior esquerdo) e na regiao
coronal acima dele (diagrama inferior direito). O comportamento dos modelos com § = 1,
para uma caixa estendida (linha preta, representado na figura por 5*) e reduzida (linha
vermelha), sdo estatisticamente muito semelhantes. Vemos que a densidade de energia
magnética sofre uma queda acentuada nos primeiros dez periodos orbitais, seguido de uma
queda suave (assim como descrito na se¢ao anterior). Estes resultados mostram que o
tamanho da caixa tem pouca influéncia na evolugao dinamica do sistema. Ja para as
simulagoes de 5 = 10 (linha azul) e § = 100 (linha verde), ha uma amplificagdo do
campo magnético total nos instantes iniciais, que evolui, em seguida, de maneira similar
aos modelos com = 1, ap6s t ~ 20P (embora com magnitude um pouco menor para o
modelo com 5 = 100). Esta amplificagdo corresponde a agao da IMR no sistema. Assim,
o comportamento geral de todas as simulagoes converge para os resultados apresentados
na segao anterior (modelo PMRIg_11H _oxz12y24). Tal como naquele caso, a queda lenta e
continua da intensidade do campo magnético com o tempo, depois t ~ 20P, nos modelos
da Figura 4.18 deve-se aos efeitos de empuxo magnético presentes, transportando campo
para fora do sistema. Este ultimo resultado nao é uma surpresa, uma vez que a regiao
coronal ainda é dominada pelo campo magnético (conforme mostrado no diagrama inferior
direito da Figura 4.18). O tensor de stress, por sua vez, também mostra uma convergeéncia
aproximada para todos os modelos apds t ~ 40P. Em contrapartida, para tempos menores
que t ~ 40P, o pico de atividade do tensor torna-se cada vez mais baixo e deslocado

para tempos mais tardios para valores crescentes de #. Uma provavel explicacao é que a
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Figura 4.18: Os diagramas da parte superior correspondem a evolugao temporal das médias volumétricas
da densidade de energia magnética total (diagrama da esquerda) e do tensor de stress de Maxwell (diagrama
da direita), ambos normalizados pela pressao inicial Py no meio plano do disco. Os diagramas da parte
inferior correspondem & evolugao temporal de (8). O diagrama inferior esquerdo corresponde as médias
obtidas na regido do disco (entre —3H e 3H), enquanto que o da direita corresponde & coroa acima do
disco (entre 3H e 5H). Para todas os diagramas, as cores preta, vermelha, azul e verde correspondem as
médias obtidas para diferentes valores iniciais de 8 (veja a legenda nos diagramas). A linha preta, indicada
pelo sfmbolo *, corresponde ao modelo padrao (PMRIg_11H oxz12y24, veja Figura 4.10), enquanto que a

vermelha corresponde ao modelo com uma caixa reduzida, ambas inicializadas com g = 1.

componente vertical do campo magnético que se desenvolve devido a IPRT, e que favorece
o crescimento da IMR, é menor para valores iniciais de  cada vez maiores, como esperado.
O valor de 8 na regiao coronal nos primeiros instantes da evolucao do sistema é > 1,
para os modelos com f inicial 10 e 100 (veja diagrama inferior direito da Figura 4.18).
Conforme discutido na se¢ao 4.3.2, utilizamos um valor minimo de densidade (ppn
10~%) nas simulagoes para evitar dificuldades numéricas que poderiam surgir nas regioes
magneticamente dominantes (veja se¢ao 4.3.2, e Bai e Stone, 2013). Para valores iniciais
de 8 maiores que a unidade, o perfil de densidade iréd cair mais rapidamente (veja eq.4.32),

de maneira que a densidade nas regides mais altas do sistema serd inferior a esse valor
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minimo’. Assim, enquanto o campo magnético cai exponencialmente com a altura (veja
eq.4.33), a densidade se mantera constante nas regioes mais altas do sistema, tornando esta
regiao dominada pela pressao térmica do gas nos instantes inciais (i.e., 5> 1). E possivel
verificar que nos modelos com § = 10 e g = 100, as simulagoes levam aproximadamente
vinte periodos orbitais para o campo amplificar-se, acarretando o decréscimo de 3, que
passa a oscilar entre ~ 0.2 e 6 para § = 10; e ~ 0.2 e 11 para § = 100; em contrapartida
nos modelos com (8 = 1, essa oscilagao fica entre ~ 0.2 e 5. Ja a evolugao dessa variavel na
regiao do disco mostra que, apesar de o sistema ser iniciado com diferentes valores de /3, ha
uma certa convergencia apés t ~ 40P, apresentando comportamento semelhante ao modelo
com 3 = 1 discutido na secao anterior. Notamos ainda que () em ambas as regioes, coroa
e disco, sofre um lento crescimento, em compatibilidade com o resultado anterior da Figura
4.10 para o modelo com g = 1. Conforme discutido na se¢ao anterior, este é atribuido a
remocao de campo através da fronteira aberta, na direcao vertical, e também a reconexao
magnética. A Figura 4.18 mostra que a alteragao do tamanho do dominio computacional,
na dire¢do azimutal, ndo influencia a evolugao temporal de (3) e das outras quantidades
apresentadas. Assim, as demais simulacoes foram realizadas com o dominio reduzido, uma
vez que as caixas de tamanho estendido teriam um custo computacional maior.

Os diagramas de borboleta da Figura 4.19, que correspondem a evolugao temporal do
campo médio azimutal (B,).,/P, /2 em funco da altura “2” (assim como apresentado
na Figura 4.14), evidenciam a correla¢ao entre o periodo das inversoes de polaridade (e
portanto, da agdo do dinamo) e a intensidade do campo magnético inicial (ou do valor
inicial de (). E possivel verificar claramente uma diminuicao na frequéncia das inversoes
(caracterizando, portanto, um periodo mais longo de agdo do dinamo induzido pela IMR e
sua turbuléncia) quando passamos do modelo com = 1 para aquele com 5 = 100. Essa
menor eficiencia do dinamo induzido pela IMR no caso do modelo com f inicial maior é
consistente com os resultados da Figura 4.18, onde verificamos um menor crescimento da
IMR nesse caso, em virtude da menor intensidade inicial do campo vertical pela acao da
IPRT. Para o caso de § = 100, as inversoes passam a apresentar um ciclo de aproximada-
mente vinte periodos orbitais, enquanto que para os casos de § =1 e # = 10, os ciclos sao

de aproximadamente dez periodos orbitais.

9 Testes foram realizados com um valor minimo de densidade inferior a 10, porém, o passo de tempo

0t cail drasticamente. Assim, mantivemos o mesmo valor para todas as simulagoes.
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Figura 4.19: Evolugao temporal do perfil vertical da componente azimutal By, cujas médias foram obtidas

no plano “zy”, para os modelos com 3 inicial 1,10 e 100, de cima para baixo, respectivamente (assim como
apresentado na Figura 4.14). E possivel verificar a queda na intensidade do campo médio e na frequéncia
de inversao de polaridade para § = 100.
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Em relacao a frequéncia das inversoes de polaridade, a Figura 4.20 revela que a evolugao
da componente do campo médio radial (B,)s,/ P, /2 ¢ similar ao verificado na Figura 4.19.
Entretanto, diferencas significativas sao mostradas nos primeiros vinte periodos orbitais,
para cada um dos modelos. Enquanto que o primeiro diagrama (de cima para baixo), refe-
rente ao modelo de § = 1 com caixa reduzida, revela que a componente radial desenvolve-se
de forma semelhante ao apresentado na Figura 4.14; os diagramas referentes aos modelos
com [ inicial 10 e 100 mostram que, na regiao do disco, a componente radial desenvolve-
se tardiamente. Considerando que nestes dois tltimos modelos nao é possivel observar
o desenvolvimento da IPRT, a producao e amplificacao da componente radial do campo
magnético a partirdet ~ 10P et ~ 15P, para § = 10 e § = 100, respectivamente, ocorrem
em funcao da IMR. Como discutido na secao anterior, isto ocorre em funcao do efeito «

que amplifica a componente radial a partir da componente azimutal do campo magnético.

4.4.4 Comparacao entre diferentes valores de q

Nesta secao, verificamos o comportamento do sistema sob a acao de quatro diferentes
valores para o parametro ¢ (0.0, 0.5, 1.0 e 1.5), que corresponde a taxa de cisalhamento da
shearing-boz (veja eq.4.21). O modelo com ¢ = 0, por exemplo, corresponde a um sistema
com rotagao rigida, onde esperamos que a IMR nao seja atuante (veja segao 4.2). Uma
vez que estas simulagoes foram inicializadas com § = 1, a IPRT sera desencadeada pelas
perturbagoes Gaussianas, formando arcos magnéticos logo no inicio da evolucao temporal
do sistema (veja a evolugao do modelo com rotagao rigida, ¢ = 0, na Figura 4.21).

Os diagramas da Figura 4.22 mostram a evolugao temporal, para os modelos com di-
ferentes valores e ¢, das médias volumétricas apresentadas na segao anterior (veja Figura
4.18). A evolugao de (/) na regiao do disco (diagrama inferior esquerdo), para todos os va-
lores de ¢, mostra comportamento similar ao do modelo de referéncia PMRIg_11H _oxz12y24
(correspondente a ¢ = 1.5, representado pela linha preta), apresentando um crescimento
rapido nos primeiros vinte periodos orbitais, seguido de crescimento mais lento. Além
disso, as flutuacoes das curvas diminuem para valores de g cada vez mais baixos, indicando
que a IMR torna-se menos importante. Para ¢ = 0, a curva é suave, uma vez que sem a
presenga da IMR, a turbuléncia nao é produzida. J4 na regiao coronal acima do disco (di-
agrama inferior direito), o valor de [ varia aproximadamente entre 0.3 e 1.0, o que indica

que esta regiao mantém-se magnetizada, exceto para o modelo com rotagao rigida (¢ = 0),
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Figura 4.20: Evolugao temporal do perfil vertical da componente radial B,, cujas médias foram obtidas
no plano “zy”, para os modelos com £ inicial 1,10 e 100, de cima para baixo, respectivamente (assim
como apresentado na Figura 4.19).
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Figura 4.21: Evolucao das linhas de campo magnético e da distribuigao de densidade de massaemt = 2P e
3P, para o modelo com rotagao rigida (¢ = 0). As cores correspondem as mesmas adotadas nos diagramas
da Figura 4.7.

que apds t ~ 20P, apresenta um crescimento sem grandes flutuacoes, atingindo valores
proximos a 10, em ¢ ~ 100P. A evolugao de (B?/2)/P, mostra comportamento similar,
onde os diferentes valores ¢ nao apresentam diferencas significativas. Entretanto, é possivel
observar que para ¢ = 0, o campo magnético total sofre uma queda mais acentuada, sendo
aproximadamente uma ordem de grandeza menor que os demais modelos (isso também
se reflete no crescimento de () coronal no diagrama direito inferior). Podemos concluir
que isto ocorre em funcao do dinamo produzido pela IMR, nos modelos com ¢ > 0. Em
outras palavras, a acao de um dinamo ira repor parte do campo magnético nos sistemas
onde a IMR é desencadeada, permitindo uma queda menos acentuada na intensidade do
campo total. Por fim, o diagrama superior direito mostra a evolucao temporal da média
volumétrica do tensor de stress de Maxwell, normalizado pela pressao inicial P, no meio
plano do disco, somente para os modelos com ¢ = 0.5,1.0 e 1.5 (representado pelas linhas
azul, vermelho e preto, respectivamente). Assim como os demais diagramas, estes modelos
apresentam comportamentos semelhantes, porém, é possivel verificar que o pico diminui
para valores mais baixos de ¢, conforme esperado.

A Figura 4.23 mostra a evolu¢do do tensor de stress de Maxwell (1,,)/F, para o
modelo com ¢ = 0, separadamente, uma vez que o mesmo apresenta comportamento
diferente dos demais casos. Um valor maximo, da ordem de 0.01, é alcancado em torno
de dez periodos orbitais, tal como nos demais casos, porém sofre uma inversao de sinal
logo em seguida. A partir de ¢ ~ 10P, o tensor mantém um valor da ordem de —2 x

1072 até o final da simulacdo. Isto ¢ uma indicacao que a componente radial do campo
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Figura 4.23: Evolugao temporal da média volumétrica do tensor de stress de Maxwell, normalizado pela

pressao inicial Py no meio plano do disco, para o modelo ¢ = 0.

(B,) sofreu uma rapida, porém muito pequena inversao de polaridade. Esta pode estar
relacionada a efeitos puramente numéricos devidos ao fato de termos admitido ¢ = 0,
num dominio computacional originalmente desenhado para configuragoes com ¢ nao-nulo.
E também possivel que a inversao de sinal deva-se a uma acao de um dinamo residual
desencadeado pela prépria IPRT. Os arcos magnéticos levantados da regiao equatorial do
disco transportam parte do momento angular para fora deste. Isso induz uma rotacao
diferencial espuria, que por sua vez pode ocasionar uma pequena amplificacado do campo

radial. Esse efeito residual requererda uma analise futura mais cuidadosa.

4.4.5 Acao das condicoes de fronteira na direcao vertical

Nesta segao, apresentamos as diferengas entre um sistema com fronteiras abertas (ou
outflows) na diregao vertical “2”, o qual é mais adequado para caracterizar as coroas de
discos de acrecao, e aquele com fronteiras estritamente periddicas na mesma direcao. Nes-
tes modelos, utilizamos uma caixa reduzida com [ inicial da ordem da unidade, assim
como mostrado na tabela 4.1. Como discutido anteriormente, as fronteiras do tipo out-
flow permitem o transporte de campo magnético para fora do dominio computacional, de
maneira que verificamos a sistematica queda na intensidade do campo total para todos os
modelos estudados até agora. Em sistemas reais, apesar de o dominio ser “aberto”, espera-
se que este campo seja reposto continuamente, tanto por um processo de dinamo (veja,
e.g., de Gouveia dal Pino e Lazarian, 2005; de Gouveia Dal Pino, Piovezan e Kadowaki,
2010; Kadowaki, de Gouveia Dal Pino e Singh, 2015), como por um processo de transporte

radial, a partir das regides mais externas do disco de acregao (veja, e.g., Okuzumi et al.,
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2014). Por essa razao, e também para comparagdo com os demais casos aqui estudados,
e com os resultados de trabalhos anteriores, analisamos um caso com fronteiras verticais
periédicas, evitando assim que o fluxo magnético flua para fora do sistema (de forma se-
melhante a realizada por Johansen e Levin, 2008). Nota-se que a adogao da shearing-box
é limitada quando desejamos analisar processos globais, tais como o transporte radial de
campo magnético.

Os diagramas da Figura 4.24 mostram a evolucao das mesmas médias volumétricas
apresentadas nas duas ultimas se¢oes. Como esperado, o campo magnético total para o
modelo com fronteiras periddicas é mantido aproximadamente constante (linha vermelha
do diagrama superior esquerdo), apesar de apresentar uma leve queda em ¢t ~ 90P. J& o
tensor de stress de Maxwell (diagrama superior direito), para o mesmo modelo, apresenta
um comportamento semelhante aquele para fronteiras do tipo outflow, nos primeiros vinte
periodos orbitais. Entretanto, logo em seguida, apresenta crescimento seguido de estabi-
lizagdo em torno de Ty,/Fy ~ 0.02. Este resultado contrasta com o comportamento do
modelo de fronteiras abertas, que segue em queda sem chegar a uma situagao estacionaria.
Ja os diagramas inferiores mostram que os valores de () para o modelo de fronteiras
periodicas, tanto no disco quanto na coroa superior, sao menores que os do modelo com
fronteiras abertas, como deverfamos esperar. No caso do disco, os valores de (f3), para o
caso com fronteiras periddicas, mantém-se abaixo de 10 e maior que 1, enquanto que na
coroa superior, abaixo de 0.3.

Por fim, os diagramas da Figura 4.25 mostram a evolucao das linhas de campo magnético
e da distribuicao de densidade de massa obtidas para o modelo com fronteiras peridédicas.
Apesar dos primeiros diagramas (entre ¢t = 0 e t = 4P) apresentarem comportamento
semelhante aos do modelo de referéncia (com fronteiras abertas e dominio estendido; veja
figuras 4.7 e 4.12), onde a formagao dos arcos magnéticos sao claramente observados nas
regioes mais altas do sistema; os diagramas para t = 8P, 12P e 16 P desviam-se considera-
velmente. Nestes ultimos diagramas, nao é possivel observar uma diminuicao significativa
na intensidade do campo magnético, apenas uma redistribuicao, onde o campo ¢é trans-
portado do meio plano do disco para a regiao coronal, porém nao para fora do dominio
computacional. Uma vez que na regiao coronal valores de § menores que a unidade sao
mantidos devido as fronteiras periddicas (veja tultimo diagrama da Figura 4.24), a acao

da IPRT domina o comportamento dinamico desta regiao. Consequentemente, é possivel
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Figura 4.24: Evolucao temporal das mesmas variaveis das figuras 4.18 e 4.22, mas para um modelo com

fronteiras abertas (ou outflow, linha preta) e outro com fronteiras estritamente periédicas (linha vermelha).
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observar arcos magnéticos mais claramente que aquelas apresentadas nos diagramas da
Figura 4.12, para o modelo de referéncia nos mesmos instantes de tempo. A presenca de

turbuléncia ¢ visivel apenas na regiao mais interna ao disco, onde a IMR esta estabelecida.

4.5 Discussao e Conclusoes

Neste capitulo, estudamos a evolucao das instabilidades Parker-Rayleigh-Taylor (Par-
ker, 1966) e magneto-rotacional (Balbus e Hawley, 1991, 1998) em discos de acre¢ao sob
a acao de um campo magnético inicialmente na direcao azimutal “y”. Conforme discutido
no Capitulo 2, é possivel que discos de acrecao ao redor de buracos negros de massa es-
telar ou supermassivos apresentem, pelo menos durante determinados regimes de acrecao,
uma pressao magnética comparavel a térmica, seja pela injecao de fluxo magnético por
processos de dinamo; ou pelo transporte de campos magnéticos da estrela companheira
(no caso de microquasares), ou do meio interestelar e das estrelas circundantes (no caso de
AGNs) (veja, e.g., GL05; GPK10; Johansen e Levin, 2008; Kadowaki et al., 2015; Singh
et al., 2015; Wielgus et al., 2015, e referéncias 14 contidas). Assim, os estudos numéricos
que realizamos sobre a formacao de coroas magnetizadas turbulentas e arcos magnéticos
induzidos por essas instabilidades, e efeitos de dinamo desencadeados no disco de acrecao,
podem fornecer informacoes importantes sobre os processos de reconexao magnética que
estudamos nos capitulos 2 e 3, os quais podem ocorrer em microquasares ¢ AGNs (veja
de Gouveia dal Pino e Lazarian, 2005; de Gouveia Dal Pino et al., 2010; Kadowaki, 2011;
Kadowaki et al., 2015; Singh et al., 2015).

Realizamos este estudo a partir de simulacoes numéricas 3D-MHD locais, utilizando
uma aproximacao de shearing-boz (Hawley et al., 1995), de maneira que foi possivel realizar
uma analise estatistica utilizando apenas uma pequena parcela do disco de acrecao. Em
complemento a estes estudos, verificamos a evolucao dinamica das instabilidades para
diferentes valores de 5 (1.0, 10 e 100) e para a taxa de cisalhamento (correspondente
a rotagao diferencial do disco), representada pelo parametro ¢ (0.0, 0.5, 1.0 e 1.5). A
IPRT, como verificamos, leva a formacao de arcos magnéticos e, consequentemente, ao
transporte do campo magnético do meio plano do disco para as regidoes mais altas do
sistema, permitindo assim a formacao da coroa, com uma estrutura complexa, e com

valores de 5 em média menores que a unidade (caracteristicos de coroas magnéticas). Ja
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Figura 4.25: Evolugao das linhas de campo magnético e da distribuicao de densidade de massa em

t =0, 2P, 4P, 8P, 12P e 16P, para o modelo com fronteiras periédicas na diregao vertical. As cores

correspondem as mesmas adotadas nos diagramas da Figura 4.12.
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a IMR, desencadeada pelo campo vertical (produzido pela IPRT), leva a turbuléncia e a
acao de dinamo no sistema.

A maior parte de nossas simulagoes foram realizadas utilizando fronteiras abertas (ou
outflows) na diregao vertical “z”, as quais sdo mais adequadas para representar as coroas
de discos de acrecao. Em contrapartida, a presenca destas condigoes de fronteira permite
que o campo magnético seja transportado para fora do dominio computacional, de maneira
que a intensidade do campo total decai significativamente com o tempo, apesar da geracao
de novos fluxos pelo processo de dinamo no disco induzido pela IMR. Em outras palavras,
como 3 aumenta nas simulagoes com fronteira aberta devido ao fluxo magnético que flui
para fora do dominio computacional, s6 poderiamos assegurar uma conservacao efetiva do
fluxo se forgassemos que novos campos fossem adicionados as simulacoes, em cada instante
de tempo (assim como realizado por Bai e Stone, 2013).

Essa condicao, isto é, a manutencao de um fluxo magnético quase-estacionario no sis-
tema, foi artificialmente conseguida em uma de nossas simulagoes quando adotamos uma
fronteira periédica na direcao vertical (Figura 4.24). Porém, nesse caso, a construgao na-
tural da coroa ficou prejudicada pela auséncia da fronteira aberta na direcao “z”. Logo,
para um estudo mais realista dos processos que levam a formacao da coroa e dos arcos
magnéticos em discos de acregao, precisaremos realizar simulagoes globais destes sistemas.
Isso sera realizado futuramente por meio da utilizacao de uma versao modificada do cédigo
ATHENA, que empregamos no presente estudo.

Os resultados que obtivemos para sistemas com fronteiras verticais abertas, que apon-
tam para um lento decréscimo temporal do fluxo magnético do sistema disco de acre¢ao/coroa,
mesmo em presenca do dinamo, embora afetados pelas limitagoes de metodologia numérica,
pode por outro lado, ser um indicio de que o transporte radial do campo magnético (veja,
e.g., Okuzumi et al., 2014) das regides mais externas do disco de acregdo para as mais
internas, pode ter um importante papel na reposicao dos campos que sao transportados
verticalmente para fora do sistema. Caso essa reposicao dos campos nao ocorra, oS Nnossos
resultados dos modelos com fronteiras abertas indicam que os arcos magnéticos devem ser
produzidos somente em uma fase transitoria do sistema, com um periodo de aproximada-
mente vinte orbitas. O modelo com fronteiras periddicas reforca a discussao acima, uma
vez que verificamos que o sistema mantém-se ativo por todo o periodo estudado (da ordem

de cem orbitais) com fluxo de campo aproximadamente constante. Nesse caso, o campo
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magnético total nao decai e os valores de  mantém-se relativamente baixos, da ordem
de 10 no disco, e abaixo de 0.3 na regiao coronal. Estes tltimos resultados sao similares
aos obtidos por Johansen e Levin (2008), que realizaram simulagoes sob as mesmas cir-
cunstancias, porém, por um periodo bem mais curto, de aproximadamente vinte periodos
orbitais.

Com a presenga de fronteiras periddicas, o valor maximo alcan¢ado pelo tensor de stress
de Maxwell normalizado pela pressao inicial no meio plano do disco, é inferior ao esperado
(Tyy/ Py ~ 0.06). Estimativas a partir de observacoes de sistemas FU Orionis, por exemplo,
considerando-se as escalas de tempo viscosas no estado mais ativo destes sistemas (outburst
state), indicam valores méximos para o parametro de viscosidade o ~ Ty,,/P da ordem de
0.2 (veja Zhu et al., 2007). Apesar das nossas simulagoes corresponderem a acao inicial de
campos magnéticos puramente azimutais, valores de o ~ 0.01 sao encontrados em varios
estudos envolvendo a formacao da IMR, tanto em sistemas homogéneos quanto estratifica-
dos, porém impondo inicialmente campos verticais (veja Hawley et al., 1995; Stone et al.,
1996; Fromang e Stone, 2009; Davis et al., 2010). Isto indica que ingredientes adicionais
deveriam ser levados em conta em nossas simulacoes para aumentar o valor de «, assim
como realizado, por exemplo, por Bai e Stone (2013). Estes autores demonstraram que a
imposicao de campos poloidais de larga escala aplicadas a este tipo de simulagoes podem
aumentar os valores de « e explicar as estimativas observacionais discutidas acima, embora
eles nao expliquem como esses campos poderiam surgir naturalmente. Em contrapartida,
em nossas simulagoes, onde o campo vertical desenvolve-se naturalmente a partir da IPRT,
verificamos que o valor maximo para o tensor de stress de Maxwell foi alcangado em funcao
dessa instabilidade, ao invés da IMR. Mais precisamente, verificamos que o pico de ativi-
dade desta variavel ¢ alcancado no momento que a IPRT deixa de dominar a evolugao do
sistema e a IMR passa a desenvolver-se, e o valor desta varidvel passa a cair (o que pode
ser observado em todos os modelos, independente dos valores iniciais de 8 ou parametro
q)-

Por fim, a presenca de maximos locais na regiao coronal, formadas em funcao da as-
censao de arcos magnéticos pela IPRT, é um indicio da presenca de eventos de reconexao
magnética. Esta acarreta remocao parcial de fluxo e também induz turbuléncia na regiao
coronal. Do mesmo modo, quando a IMR passa a dominar e induz turbuléncia no disco,

esperamos (ue 0 mesmo ocorra nas regioes mais altas do sistema, uma vez que o campo sera
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transportado para estas regioes a partir das forcas de empuxo magnético, mesmo quando
a IPRT deixa de dominar a evolucao do sistema. A acao do empuxo na fase em que a
IMR domina foi observada em todos os modelos, para diferentes valores de 5. Assim, a
presenca da turbuléncia e dos arcos magnéticos com campos de polaridade oposta muito
préximos podem levar a eventos de reconexao “rapida” (Lazarian e Vishniac, 1999), dando
suporte aos estudos analiticos e resultados apresentados nos capitulos 2 e 3, onde eventos
de reconexao magnética “rapida”, na regiao coronal proxima ao buraco negro central, fo-
ram postulados para explicar fenomenos de emissao nao-térmica e de altas energias nas
regioes nucleares de microquasares e LLAGNs (Kadowaki, de Gouveia Dal Pino e Singh,

2015; Singh, de Gouveia Dal Pino e Kadowaki, 2015).
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Capitulo 5

Conclusoes e Perspectivas

Nesta tese, estudamos processos magneto-hidrodinamicos associados a discos de acrecao,
tanto analitica quanto numericamente. No capitulo 2, revisitamos o modelo desenvolvido
por de Gouveia dal Pino e Lazarian (2005) para explicar as emissoes flare em radio em
microquasares (em particular, aquelas observadas na fonte GRS 1915+ 105) e sua extensao
para o caso dos AGNs, realizada por de Gouveia Dal Pino, Piovezan e Kadowaki (2010).
Neste modelo, eventos de reconexao magnética “rapida” induzidas por uma resistividade
anomala, que podem ocorrer nas regioes coronais mais internas ao redor de um disco de
acre¢ao geometricamente fino e opticamente espesso (Shakura e Sunyaev, 1973), préximo
ao buraco negro central, sao responsaveis pelo aquecimento da regiao coronal e pela ace-
leracao de particulas a velocidades relativisticas por um processo de Fermi de primeira-
ordem. Nesse capitulo, calculamos a poténcia magnética liberada em eventos de reconexao
“rapida” induzidas por turbuléncia, e a comparamos com a luminosidade em radio e em
raios-gama observadas de 328 fontes astrofisicas, incluindo LLAGNSs, blazares, microqua-
sares e GRBs. Os resultados apresentados indicam que para o caso dos microquasares
e LLAGNS, a poténcia magnética liberada por eventos de reconexao “rapida” induzidos
por turbuléncia ao redor de buracos negros é capaz de explicar as emissoes radio nuclear
e raios-gama destas fontes, indicando que as regioes mais internas destes sistemas podem
ser propicias para a aceleracao das particulas e producao da emissao nao-térmica associ-
ada. Também verificamos que os eventos de reconexao “rapida” desencadeados pelo meca-
nismo de resistividade anomala sao claramente menos eficientes para explicar a emissao da
maior parte das fontes das amostras apresentadas nesta tese, enquanto que o mecanismo
de turbuléncia além de ser mais apropriado, resulta numa dependéncia entre a poténcia

magnética e a massa dos buracos negros das fontes que é compativel com as observacoes,
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varrendo 10 ordens de magnitude em massas dos buracos negros e 6 ordens de magnitude
em luminosidade observada dessas fontes (veja as figuras 2.4 a 2.6). Este resultado é consis-
tente com o obtido anteriormente por de Gouveia Dal Pino, Piovezan e Kadowaki (2010),
que aplicaram a uma amostra bem menor de fontes e somente para a emissao radio.

Por outro lado, no caso dos blazares e GRBs, os resultados indicam que a poténcia
liberada por reconexao magnética “rapida” na regiao nuclear nao é suficiente para explicar
as emissdes para a maioria destas fontes (figuras 2.7 e 2.8), mesmo quando incluimos a
correcao por Doppler boosting. Entretanto, esse resultado ja era esperado, pois tais fontes
possuem jatos relativisticos apontando para a linha de Visada, de modo que a emissao
nesses casos deve ser predominantemente produzida ao longo do jato. Os resultados desse
capitulo foram publicados em Kadowaki, de Gouveia Dal Pino e Singh (2015).

No Capitulo 3, ao invés de utilizar um disco geometricamente fino, a poténcia libe-
rada em eventos de reconexao magnética “rapida” induzidos por turbuléncia foi calculada
admitindo-se um modelo disco espesso, opticamente fino e magneticamente dominante,
num regime sub-Kepleriano, denominado de MDAF (veja Narayan e McClintock, 2008;
Meier, 2005, 2012). Assim como no capitulo anterior, os resultados obtidos foram compa-
rados com as luminosidades em radio e em raios-gama em funcao das massas dos buracos
negros centrais da mesma amostra de fontes. A partir desta comparacao, verificou-se que
os resultados sao similares aos obtidos no Capitulo 2, implicando que eventos de reconexao
magnética “rapida” sao pouco sensiveis aos parametros do disco de acrecao. Os resultados
desse capitulo foram publicados em Singh, de Gouveia Dal Pino e Kadowaki (2015).

E interessante destacar também que o modelo estudado neste trabalho foi objeto de
novos testes bem-sucedidos em estudos recentes da distribui¢ao de energia espectral (SED)
de algumas das fontes selecionadas do diagrama da Figura 2.8, para as quais ha detecgoes
no espectro completo até energias da ordem de TeVs. Mais especificamente, Khiali, de
Gouveia Dal Pino e Sol (2015) e Khiali, de Gouveia Dal Pino e del Valle (2015) calcularam
as SEDs, do radio aos raios-gama, de um conjunto de fontes das classes dos microquasares
e LLAGNSs, utilizando o modelo de reconexao magnética na regiao nuclear aqui discutido
e obtiveram resultados consistentes com as observagoes.

No capitulo 4, estudamos a formacao de coroas magnetizadas turbulentas e de campos
magnéticos em larga escala, ao redor de discos de acrecao, induzidos pelas instabilidades

Parker-Rayleigh-Taylor e magneto-rotacional, a partir de simulagoes numéricas 3D-MHD
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locais, utilizando uma aproximagao denominada de shearing-boz (veja Hawley et al., 1995).
A producao destes campos em arcos magnéticos e a presenca de turbuléncia tém um impor-
tante papel no desencadeamento dos processos de reconexao magnética “rapida” descritos
nos capitulos anteriores. A partir deste estudo numérico, verificamos que as condigoes
de fronteira alteram significativamente os resultados das simulagoes quando comparados
com estudos similares realizados na literatura (veja Johansen e Levin, 2008). Apesar das
condicoes de fronteira por noés utilizadas serem as mais adequadas para representar as co-
roas de discos de acrecao, limitagoes na aproximacao da shearing-bor fazem com que o
campo magnético total no interior do dominio computacional diminua devido ao trans-
porte do fluxo magnético através das fronteiras verticais. Um processo de dinamo se faz
presente devido a acao das instabilidades magneto-rotacional e Parker-Rayleigh-Taylor,
porém, este nao é suficiente para repor todo campo magnético perdido através das fron-
teiras verticais. A possibilidade de um transporte radial do campo magnético, das regioces
externas ao disco de acrecao para uma eventual reposicao, nao ¢ possivel nas simulacoes
shearing-boz. Por fim, a presenca de regides com picos de densidade de corrente na regiao
coronal, formadas em funcao da ascensao e aproximacao de arcos magnéticos pela insta-
bilidade Parker-Rayleigh-Taylor, e de turbuléncia pela instabilidade magneto-rotacional,
¢ um indicio da presenca de eventos de reconexao magnética, um resultado que fornece
suporte aos calculos descritos neste trabalho, da poténcia magnética extraida de eventos
de reconexao “rapida” turbulenta nas regides mais internas de microquasares e LLAGNs.

As limitagoes do método de shearing-box, bem como a simplicidade do modelo analitico
de reconexao magnética “rapida” ao redor do buraco negro aqui estudado, embora pro-
missor para explicar a emissao nao-térmica, particularmente das altas energias (de GeV a
TeV), dos microquasares e LLAGNS, precisa ser ainda investigado em maior profundidade
por meio de modelagem numérica multidimensional magneto-hidrodinamica relativistica
em simulacoes globais. Essa analise permitira testar: a formacao da coroa magnetizada
ao redor do disco de acrecao e buraco negro, os efeitos da taxa de acrecao para diferentes
geometrias do disco, a formacgao e transporte das linhas do campo magnético do disco e
da coroa para as regioes mais proximas do buraco negro, a formacao da magnetosfera do
buraco negro, e finalmente os efeitos da relatividade geral (i.e., de curvatura) e também
do spin do buraco negro sobre os eventos de reconexao magnética nas proximidades deste.

Além disso, estudos da emissao da radiacao nao-térmica produzida por particulas de teste
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aceleradas na regiao de reconexao nessas fontes nos permitird mapear os fluxos emergentes
para comparacao direta com observacoes multi-frequéncia, em particular, em raios-gama.
Esta ultima sofrerda nos proximos anos um impulso enorme com a construgao das novas
geracoes de telescopios de altas energias que terao uma sensibilidade e intervalos de ener-
gia sem precedentes, tal como o Cherenkov Telescope Array (CTA; veja Actis et al., 2011;
Acharya et al., 2013; Sol et al., 2013). Observagoes em varios comprimentos de onda (tais
como Hovatta et al., 2014) serao cruciais para revelar a regiao de origem da emissao em
altas energias e o verdadeiro mecanismo de aceleracao. Assim, futuramente, dar-se-a con-
tinuidade a esses estudos, envolvendo simulagdes numéricas globais de discos de acrecao
com coroa e fonte central, varrendo-se um extenso espago paramétrico e considerando-se
quando necessarios os efeitos da relatividade geral sobre o sistema envolvendo um buraco
negro. Para tal, deveremos empregar uma versao modificada do cédigo ATHENA, inte-
grada as equagoes GRMHD (veja Stone et al., 2008; White et al., 2016). Recentemente,
Dexter et al. (2014) e O’ Riordan et al. (2016) realizaram simulagbes GRMHD e verifica-
ram o desenvolvimento de reconexao na magnetosfera de buracos negros em consisténcia
qualitativa com o modelo de de Gouveia dal Pino e Lazarian (2005), porém, tais eventos
nao foram estudados em detalhe por estes autores.

Para esse fim, pretendemos construir uma configuracao apropriada para o disco de
acrecao e coroa ao redor do objeto central e de sua magnetosfera. Para o disco de acrecao,
consideraremos diferentes modelos que possam contemplar os diferentes estados do mesmo,
isto é, consideraremos discos finos e opticamente espessos (Shakura e Sunyaev, 1973) e
também discos geometricamente espessos e opticamente finos (e.g., MDAF; Narayan e
McClintock, 2008; Meier, 2005, 2012). A coroa rarefeita e magnetizada ao redor do disco e
do buraco negro, serda naturalmente construida inicialmente em equilibrio magnetostatico
com o disco de acrecao. Campos magnéticos de larga escala inicialmente embebidos no
disco e também ao redor do buraco negro (transportado pelo o disco até os arredores da
ergosfera deste) serdo também considerados. Examinaremos, também, o papel do spin do
buraco negro no processo de transferéncia de momento angular deste para o disco (e para o
jato) através das linhas do campo (Blandford e Znajek, 1977), e no processo de reconexao
magnética entre as linhas que emergem do disco para a coroa e as linhas da magnetosfera
do buraco negro.

Pretendemos, também, combinar o estudo numérico acima com os estudos de processos
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radiativos de altas energias que sao produzidos nos arredores de buracos negros e fontes
compactas. Esses estudos nos permitirao fazer previsoes realistas para comparagao com
as observagoes das curvas de luz e das SEDs dessas fontes, nas altas energias, de origem
ainda mal compreendida. Em particular, conforme descrito anteriormente, observagoes em
raios-gama em altissimas energias serao possiveis somente com a construcao do maior ob-
servatorio de raios gama: o CTA e o precursor deste, o ASTRI Mini-Array. Assim, iremos
nos antecipar ao ASTRI Mini-Array e ao CTA, com estudos hibridos, combinando a distri-
buicao dos campos de densidade, radiagao e magnéticos obtidos das simulagoes numéricas
ao redor das fontes compactas, com estudos de aceleracao de particulas relativisticas por
processos de Fermi atras de choques e em regioes de reconexao, e também com calculos de

transferéncia radiativa nao-térmicos.
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Apéndice A
A estrutura de discos de acrecao finos

Neste trabalho, calculamos a poténcia magnética liberada em eventos de reconexao
magnética “rapida” nas regides mais internas de LLAGNs e microquasares, onde um disco
de acre¢ao em torno de um buraco negro esté presente. Para tanto, utilizamos no Capitulo
2 0 modelo padrao de Shakura e Sunyaev (1973) para um disco geometricamente fino, opti-
camente espesso, estaciondrio e com um perfil de velocidade Kepleriano cuja viscosidade é
dada pela parametrizacao «. Apesar de termos demonstrado que os detalhes dos processos
fisicos da acregao nao sao relevantes nos eventos de reconexao que ocorrem na coroa (veja
Capitulo 3; e Singh et al., 2015), o modelo que utilizamos para descrever esta regiao (veja
Liu et al., 2003) necessita de alguns parametros do disco, tais como a densidade de energia
dos fétons (Uyqeq). Além disso, os resultados do modelo de reconexao magnética “rapida”
aqui investigados foram obtidos em funcao da taxa de acrecao, a qual depende se o disco é
dominado pela pressao térmica do gas ou pela pressao de radiagao. Portanto, neste anexo,
mostraremos as principais equagoes de estrutura de um disco fino (empregado no Capitulo
2). Um estudo mais detalhado pode ser visto em Frank et al. (1992) e em Shakura e

Sunyaev (1973).

A.1 Discos Keplerianos

Vamos considerar um disco em torno de um objeto de massa M, localizado no centro
de um sistema de coordenadas cilindricas (r, ¢, z). Vamos admitir, também, que a massa
central é a Unica responsavel pela forca gravitacional e vamos desprezar a auto-gravidade
do disco devido a sua baixa densidade. No estado de equilibrio, a velocidade do fluido

presente no disco € caracterizada por uma componente azimutal v4, chamada de velocidade
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Kepleriana, e uma pequena componente radial v,, correspondente a acrecao do material,
onde v, K vg.
A velocidade Kepleriana é obtida, na direcao radial, pelo balanceamento entre as forcas

gravitacional e centrifuga, de maneira que:

L =% = ) (A.1)

onde G é a constante gravitacional, M a massa da fonte central, e r a distancia ao centro
do sistema.

Ja a estrutura vertical do disco é definida pelo equilibrio hidrostatico, também na
direcao vertical “2”, dada por:

GMp

r3

0.P=—

z=—pPz (A.2)

onde p é o perfil de densidade do disco. Para o caso de um disco isotérmico, a equacao

(A.2) possui uma solugao dada por:

,OZP()€_Q2Z2/2C§ Ep06_22/H’2 : (A?))

onde py é a densidade no plano médio do disco, ¢s = /P/p é a velocidade do som
isotérmica, e H' = v/2¢,/Q é a escala de altura térmica do disco'. Assim, a razao H'/r é
claramente uma medida da razao entre a velocidade do som e a velocidade de rotacao local
do sistema. Quando a velocidade de rotagao €2 excede a velocidade do som isotérmica do
meio, o que ocorre frequentemente em casos astrofisicos, podemos dizer que o disco é fino,
ou seja, a escala de altura H' satisfaz a condicao de H' < r.

A pressao total do disco corresponde a soma entre a pressao térmica e a de radiagao:

_ T A (A.4)

P
d m 3c ’

onde M = pump é a massa média do gds, e 0 = 5.67 x 107 %erg em=2 57! K% é a constante
de Stefan-Boltzmann.

Aqui vale destacar que a temperatura do disco nao é necessariamente constante. En-
tretanto, a variacao de temperatura entre a superficie e o plano médio do sistema é muito
pequena se comparada a variacao de densidade e, portanto, é comum definirmos a veloci-

dade do som em termos somente da temperatura no plano médio.

I Note que a definicdo da escala de altura térmica aqui apresentada difere de um fator /2, quando

comparada & utilizada no capitulo 4 (H = c¢,Q5").
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Para o caso de um disco fino, onde H'/r < 1, podemos usar técnicas perturbativas
mesmo quando a turbuléncia no disco estd totalmente desenvolvida. Vamos definir a
velocidade u como sendo a diferenca entre a velocidade do fluido v e a velocidade circular

na direcao azimutal v = r{), de maneira que:
U =V , Uy =Vp—7R |, U, =0, . (A.5)

O campo de velocidades u sera, no maximo, da ordem da velocidade térmica do sistema
(assumindo que o disco nao estd sujeito a agdo de um campo magnético intenso), ja que
flutuagoes supersonicas formarao choques e serao rapidamente dissipadas. A consequéncia
prética de tomarmos u/r) < 1 é que é possivel analisar as correlagoes da velocidade
turbulenta considerando apenas termos de segunda ordem.

Considerando um estado estacionario (0; = 0), a componente radial do fluxo de mo-
mento angular (equagao 4.23, veja capitulo 4) a partir do campo de velocidades perturbadas

(u) sera dada por:
BB,
4m

F.=r |pu.(rQ + uy) — (A.6)

Agora, tomando a média sobre a direcao azimutal “¢”, integrando sobre a altura do disco
em “z” e tomando novamente a média sobre um pequeno intervalo radial Ar, obtemos
que:

(Fr) = Zr[rQ(u,), + (urug — uaruag) ), (A.7)
onde X = ffooo pdz é a densidade superficial do disco; e ua,, uay € ua, correspondem as
componentes do campo de velocidades das ondas Alfvén:

B
VAarp

que surgem num fluido magnetizado devido as perturbagoes no campo magnético. Ja a

Up =

(A.8)

notacao (f),, corresponde a média de uma determinada quantidade f ponderada pela

densidade do disco, e dada por:

1
(f),= QWZAT‘/ fp dodrdz . (A.9)

O primeiro termo da equagao (A.7) corresponde aos fluxos de momento angular e de
acrecao, que serao carregados para dentro do disco. Ja o segundo termo, corresponde

ao fluxo de momento angular que serd carregado para fora do sistema, e representa a
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componente 7¢ do tensor de stress turbulento (assim como citado no capitulo 4):
Trp = (upty — UArUA¢>>p ) (A.10)

A existéncia de um valor nao-nulo para este tensor implicard numa extracao de momento
angular de um elemento de fluido do disco que, consequentemente, levara o fluido a espiralar
em direcao ao centro do sistema. Portanto, a taxa de acrecao de massa gerada por esse
processo sera dada por:

M = —27r% (ur), - (A.11)

Agora, se admitirmos que a taxa de acre¢gdo nao varia radialmente sob condigoes es-
tacionarias e definindo uma fronteira interna onde o tensor de stress é nulo, a qual pode
ser tomada como a superficie da fonte central (por exemplo, uma estrela) em r,, com uma

velocidade angular €2, temos que:

M M
— — Q4+ 3Ty = ——1.0, . A.12
27T7" + 2T, 27Tr ( )

Portanto, T}, pode ser definido como:
MQ 7o\ 1/2
Ty= [1 - (—) } . (A.13)
21 T
Até agora esta analise esta sendo exata, pois o fluxo de momento angular nao envolve
correcoes maiores do que a de segunda ordem. O fluxo de energia, porém, contém momentos
de ordem superior, onde técnicas de perturbagao sao mais tteis. Se considerarmos somente
os termos dominantes da componente radial do fluxo de energia (veja eq.B.2 do apéndice
B), tais como os termos das energias cinética, gravitacional e magnética; e adotando o

campo de velocidades perturbadas (equagao A.5), teremos que:

1 Q
FE = pu, ((IJ + =20 + rQu¢,> - r—B,,B(b . (A.14)
2 47
Usando o resultado virial Kepleriano ® = —r2Q?, encontramos que depois de integrar

e tomar as médias (como fizemos para o fluxo de momentum), o fluxo de energia (em

unidades de energia/tempo/comprimento) serd dado por:

(F7) =
A partir da equagao (A.13), podemos reescrever a equagao acima como:

(FF) = SGMM {1 2 (E)m} . (A.16)

A2 3\r

Mr$)?

+ QT (A.15)
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Sabendo que a divergéncia do fluxo de energia fornece a emissividade superficial @),

temos que:
1 3GM M T\ 1/2

Q=0 (FF) = === [1 - (%) ] . (A.17)

Note que o tensor de stress nao aparece nessa relacao. Isso nao é uma surpresa, ja

que a relagao Q-M depende apenas da conservacgao local da energia e deve ser obtida

independentemente da forma do tensor de stress (Shakura e Sunyaev, 1973). A abordagem

que estamos usando aqui, no entanto, leva a uma relacao entre () e as flutuacoes de primeira

ordem do disco, que nio sdo obtidas por outros métodos. Eliminando M das equacdes

(A.13) e (A.17) teremos que:

3 3
Q= ZEQTM = ZLEQ (Upty — UarUag) (A.18)

P
que é uma espécie de mecanismo de dissipacao flutuante associado a acregao nos discos
(Balbus et al., 1994).

Podemos tomar a integral de ) sobre toda a superficie do disco obtendo, assim, a sua
luminosidade:

GMM

or,

L=2 /OO Q(r)2nrdr = 2nr, (FF) = (A.19)

onde o fator 2, em frente da integral, corresponde a luminosidade emitida nos dois lados
disco. A equacdo (A.19) é justamente metade da poténcia de acregao definida como (veja

Frank et al., 1992):
GMM

r

Lacc =

(A.20)

A interpretacao da equacao acima é simples: esta poténcia corresponde a liberacao de ener-
gia gravitacional & medida que a matéria é espiralada para a fonte central, porém, somente
parte desta energia serd irradiada. Argumentos simples de virializagao (veja dedugao com-
pleta em Frank et al., 1992) sugerem que metade é convertida em energia cinética orbital e,
eventualmente, pode ser transformada em radiacao quando o material alcancar a superficie
da estrela. Assim, é necessario incluir um fator de eficiéncia  na equagao (A.20).

E possivel concluir, a partir das equagoes acima, que a luminosidade do disco de acrecao
tem origem na emissao do material, nas regioes mais internas do sistema, ja que a emissi-

vidade decai rapidamente com o raio (Q oc r=3). Finalmente, uma vez que:
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onde 7 corresponde a profundidade éptica integrada do sistema, obtém-se que o perfil
radial da temperatura é T oc r—3/4,

Embora a relacao entre a emissividade superficial do disco estacionario () e a taxa
de acrecao M seja independente das propriedades detalhadas do transporte do momento
angular e da energia, a maior parte das grandezas do disco, tais como a temperatura Ty,
a densidade superficial ¥4, e a escala de altura do disco H}, dependem do tensor de stress
T.s. Uma vez que Shakura e Sunyaev (1973) desconheciam a real natureza dos processos
que levavam a acrecao nos discos, eles sugeririam que o tensor de stress 71,4 e a velocidade
do som estavam correlacionados através de um parametro o da ordem ou menor que a
unidade, de maneira que T4 = ac?. Em outras palavras, as velocidades turbulentas, cuja
correlagao determina 7.4, seriam limitadas pela velocidade do som local, j& que velocidades
supersonicas desenvolveriam choques e rapidamente atingiriam novamente valores abaixo
de c,, devido a dissipacao de energia cinética.

A partir desse modelo de parametrizacao, somos capazes de avaliar as condigoes fisicas
do disco de acrecao sem que se faca qualquer suposicao a respeito da origem fisica do
processo turbulento que gera a remocao de momento angular do sistema. Além disso,
grandezas fisicas, tais como a temperatura e densidade do disco, mantém uma correlagao
com T, que, a partir desse modelo, podem ser determinadas. Portanto, o conjunto de
parametros que descreve um disco geometricamente fino, estacionario e opticamente es-

pesso, pode ser resumido nas seguintes equagoes:

pa=S/2H | (A.22)
HY) = V2¢,/Q (A.23)
& = Pa/pa (A.24)

T, AoT!
py = Latpla | 27 (A.25)

m 3¢

3GMM e\ 1/2

= 5o {1— (%) } = (4.26)
Q=1v0T, | (A27)
(2, pa; Ta) = Fpa, Ta)E e (A.28)

T,y = ac® . (A.29)
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Se admitirmos que o disco é dominado pela pressao da radiagao; definirmos como
parametros livres M, M, r e a; e considerarmos que a principal fonte de opacidade é o
espalhamento Thomson (K = k7 = 0.4 em?g™!), a solucio do sistema de equagoes para a

densidade numérica, pressao e temperatura do disco sera dada por:

ng = @ ~ 1.70 x 10""m Y ?R2a g8 om®, (A.30)

m
Py~ 4,78 x10%m '"R7a"! dina.cm™? (A.31)
T, =371 x100m 7R 51 K, (A.32)

onde ¢ = [1 — (r./r)/?]/%. Utilizamos nas equagdes acima, os parametros normalizados
R = r/Rs (onde Rg = 2GM/c* = 2.96 x 10°M /Mg, cm é o raio Schwartzschild); m =
M | Mpgqq (onde Mpgq = 1.45%x 10" m ¢/s é a taxa de acrecao de Eddington); e m = M /M,
(onde Mg = 1.99 x 10% g é a massa solar).

Ja se admitirmos que o disco é dominado pela pressao térmica do gas, e que opacidade
média de Rosseland pode ser aproximada pela lei de Kramers (kg = 5x10%pT~"/2 em?g™1),

a solucao do sistema de equacoes sera dada por:

=

ng~1.08 x 10%m 10maR " Sa tgs cm™? (A.33)

o

Py~ 411 x 10%¥m 10m» R T a 10¢5 dina.cm 2, (A.34)

[=}

il
o

Ty =275 x 10 s R 1a 3¢5 K. (A.35)
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Apéndice B

Método Numeérico e o coédigo ATHENA

As simulagoes numéricas estudadas neste trabalho (veja Capitulo 4) foram realizadas a
partir de um cédigo numérico multidimensional, baseado no método de Godunov, denomi-
nado ATHENA' (veja Stone et al., 2008, 2010). Este cédigo foi originalmente desenvolvido
para o estudo de problemas astrofisicos relacionados, por exemplo, ao meio interestelar,
a formacao de estrelas e aos fluxos de acrecao. A evolucao temporal é obtida através
de métodos explicitos e os fluxos entre as células da grade computacional (identificados
como problemas de Riemann, veja Toro, 2009; Bodenheimer et al., 2007) sdo computados
através de uma entre as diferentes “Solucoes de Riemann” (ou RS, do inglés Riemann
Solvers) disponiveis no c6digo; desde o mais difusivo (e menos acurado), ao menos difusivo
(e mais acurado). Neste trabalho, utilizamos o médulo magneto-hidrodinamico (MHD),
para um sistema de coordenadas cartesianas (z,y, z), com a aproximacao de shearing-box
e um esquema de advecgdo orbital (para uma descricdo detalhada destes dois ultimos,
veja Stone e Gardiner, 2010, e a se¢ao 4.3, do capitulo 4). Configuramos o médulo MHD
para utilizar um RS do tipo HLLD (solugao aproximada de Harten, Lax, Van Leer; veja
Miyoshi e Kusano, 2005), enquanto um método de reconstrucao linear (de segunda ordem)
foi usado para interpolar os valores centrais das varidveis conservativas. Este anexo tem
como objetivo descrever os principais passos para a resolu¢ao numérica das equacoes da
magneto-hidrodinamica, realizadas através do ATHENA. Uma descrigao mais detalhada
do c6digo pode ser encontrada em Stone et al. (2008) e um estudo mais profundo dos

métodos numéricos em Toro (2009) e Bodenheimer et al. (2007).

! https://trac.princeton.edu/Athena/
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B.1 Forma matricial das equagoes MHD

O cédigo ATHENA foi desenvolvido para integrar um conjunto de leis de conservagao
que pode ser escrito como:
oUu

-+ V T(U) =8(U), (B.1)

onde U corresponde ao conjunto de varidveis conservativas; e T'(U) e S(U) correspondem,
respectivamente, aos fluxos (isto é, o fluxo da varidvel U por unidade de tempo e drea) e
termos fontes de cada componente U.

Para as equagoes da magneto-hidrodinamica na forma ideal, a equagao (B.1) serd dada

por:
T
P pv 0
2
9| pv __v. pvv—l—(P—l—?—W)I—B;—f N pa (B.2)
ol g (E+ P+ By wBB pooa |
B vB — Bv 0

onde p é a densidade; P ¢ a pressao térmica do gés; e os vetores v e B sao a velocidade
e 0 campo magnético, respectivamente. Ja o vetor a, no termo fonte S(U), corresponde
tanto ao vetor aceleragao gravitacional quanto a soma deste com outras forgas externas,
tais como, a for¢a de Coriolis. Por fim, E corresponde a densidade de energia total do gas,

que é dada por:

E=——_+5 41— (B.3)

onde v é definido como a razao entre os calores especificos para uma equagao de estado
ideal.
E facil demonstrar que as equagdes (B.2) podem ser reescritas, em coordenadas carte-

sianas, na forma (Stone et al., 2008):

oU OF 0G OH
0G| 0H _ B.4
o "or Toy T o 7 (B4)

[{Pee}] «, [19%]

onde F', G e H correspondem aos fluxos nas diregoes “x”, “y” e “z”, respectivamente.
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Estes fluxos, na forma matricial, sao dados por:

PUg
pv2+ P+ B?/2 — B2
pUzvy — BBy
pUz; — By B
(E+ P+ B%*/2)v, — (B-v)B,
0
Byv, — Byuy,
B,v, — B,v,

PUy
pUyU, — By B,
pv; + P+ B*/2 — B}
pvyv, — By B,
(E+ P+ B%*/2)v, — (B -v)B,
Byv, — By,
0
B.v, — Byv,

PV
PV — B, B,
pv.vy — B. B,
pv?+ P+ B*/2 — B?
(E+ P+ B?*/2)v, — (B-v)B,
B,v, — B,v,
Byv, — B.v,
0

A integracao numérica da equagao (B.4) é obtida através de um formalismo de volumes
finitos e um algoritmo do tipo Godunov (veja Toro, 2009; Bodenheimer et al., 2007). Esse
algoritmo é composto por trés etapas: (a) uma rotina de reconstrugao, onde os valores das
variaveis sao interpolados do centro para as faces de cada célula da grade computacional;
(b) a solugao dos problemas de Riemann para os fluxos do lado esquerdo e direito nas

interfaces das células; (c) e por um avango temporal.
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E importante ressaltar que embora sejam as componentes das varidveis conservativas U
que serdo atualizadas na integragdo numérica da equacdo (B.4), os fluxos entre as células
da grade computacional serao calculados a partir de suas varidveis primitivas, definidas
pelo vetor W. Essa escolha é apoiada, por exemplo, no fato de que a interpolacao das
variaveis primitivas evita com maior facilidade o surgimento de valores negativos para a
pressdo ou a densidade durante a integracao numérica (veja, e.g., Mignone et al., 2007).

Assim, para 0 médulo MHD, teremos que (Stone et al., 2008):

p p
M, Uy
M, Uy
v— | M Cowe=| * ], (B.8)
E P
B, B,
B, B,
L B: i L B: i

onde M = pv ¢ a densidade de momento.

B.2 Discretizacao

A discretizagao da equagao (B.4) é realizada a partir de uma grade cartesiana e tri-
dimensional de tamanho L, x L, x L,; com N,, N, e N, sendo o numero de células nas
trés diregoes. Estas células sao indicadas por indices (i, j, k), de maneira que a posi¢ao
central de cada uma delas é definida por z;, y;, 2x; com um tamanho (para uma grade
uniforme, a qual foi utilizada neste trabalho) éx = L,/N,, dy = L,/N,, e 0z = L,/N,,
respectivamente. O tempo é discretizado em NN passos entre o instante inicial ¢y e o final
ts, definido pelo usuério. Cada instante de tempo serd indicado pelo indice n, de maneira
que o passo de tempo num determinado instante serd definido como 6" = "+ — ¢".

Uma vez que o cédigo é baseado num formalismo de volumes finitos, a forma integral
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da equagao (B.4), para S = 0, obtida pelo teorema da divergéncia, é dada por:

ot
nt+l __ pn n+1/2 n+1/2
U; igk gk T % <Fi+1/2,j,k - Fi71/2,j,k>
Ol [ nt1/2 nt1/2
o @ (Gi,j+1/2 kT G i,j—1/2, k)
ot n+1/2 n+1/2
B 5_2 (Hi,j,k+1/2 - Hi,j,k:—l/2> (B-9)
onde
Zk4+1/2 Yj+1/2 1+1/2 ) ( )
u!.,= / / / U(z,y,z,t") de dy dz B.10
sJs 5(%(5:(/(5,2 Zh—1/2 Yj—1/2 Ti_1/2
corresponde a média espacial (no volume de cada célula) das varidveis conservativas; en-
quanto que:
Fn+1/2 L gy ya+1/2 Qo e d Bl
1— bl 9 t t 1
i—1/2,5k 5y526t/ /Zk o /yj o F(z; 1/2:Y5 %, ) dy dz ( )
G Y e £) dz d= dt B.12
ij—1/2,k — (51:(525t/ /Zk s /Z . x yYj—1/2: %, ) T dz ( . )
i 12 tntl Yj+1/2 z+1/2H dz du d B
A = _1/2,t t 13
i5,k=1/2 — (53(:5y(5t/ / /1 s (x,y,zk 1/25 ) T ay ( )

correspondem as médias temporais e espaciais (na area da face de cada célula) dos fluxos
F. G e H. Um cuidado adicional deve ser tomado com os indices das integrais acima, uma
vez que n+1/2 indica “somente as médias temporais”, portanto, “ndo representa os fluxos
avaliados em t"71/2” (Stone et al., 2008). J4 os indices i + 1/2, j £ 1/2, k & 1/2 indicam
as posigoes das varidveis conservativas nas faces (ou interfaces) de cada célula (veja Figura

B.1).

B.2.1 Divergéncia de B e o método de area finitas

Diferente do que foi discutido na se¢ao anterior, a equacdo de indugdo magnética (veja
equagao B.2) serd avaliada a partir de um método de areas finitas, denominada de constrai-
ned transport (CT, veja, e.g, Balsara e Spicer, 1999), onde os valores do campo magnético
sao tratados tanto no centro quanto nas faces de cada célula da grade computacional (veja
diagrama da direita da Figura B.1). Isto ocorre porque este método conserva naturalmente
o fluxo magnético de cada célula e mantém a divergéncia do campo magnético controlada

nas simulagoes (V.B = 0, veja Stone et al., 2008). Assim, a forma integral da equacao de
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Figura B.1: O diagrama da esquerda mostra a posi¢ao dos fluxos obtidos a partir de médias espaciais

na area da face da célula (e.g., Fi11/2 %), além das componentes do campo elétrico obtidos a partir das

médias espaciais ao longo das arestas da célula (e.g., 517i7j+1/2?k+1/2). O diagrama da direita mostra a

posigao das varidveis conservativas obtidas a partir de médias espaciais no volume da célula (U, k), €

das componentes do campo magnético obtidas a partir de médias espaciais na area da face da célula (e.g.,
By it1/2,,k)- Figura obtida de Stone et al. (2008).

inducao sera dada por:
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(B.14)

(B.15)

(B.16)

(B.17)

(B.18)

(B.19)

correspondem as médias espaciais (na area da face de cada célula) das trés componentes

do campo magnético, e

n+1/2

Ceij—1/2.k—1/2 =

1 i+1/2 d d
x y Yg— 3 — 5 t t

(B.20)
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e i-12 M
Figura B.2: O diagrama acima mostra o método de reconstrucao piecewise linear, onde uma interpolagao
linear das varidveis primitivas, a partir dos valores centrais, é realizada para avaliar os fluxos do lado
esquerdo e direito das interfaces entre as células do dominio computacional, definindo o problema de
Riemann. Figura obtida de Stone et al. (2008).

ni1/2 1 ey
Syi-1/2,4k-1/2 = Syot /tn /yjl/2 ey(Tiz1/2,Y, 2172, 1) dy dt (B.21)
tntl Zk41/2
+1/2 1
Eei /2 1ok = 57 /tn / / ex(im1/2,Yj-1/2, 2, 1) dz dt (B.22)
Zk—1/2

correspondem as médias temporais e espaciais (ao longo das arestas de cada célula, veja
diagrama da esquerda da Figura B.1) das a componentes do campo elétrico e = —v x B

(forga eletromotriz).

B.3 Método de reconstrucao

A reconstrucao das variaveis primitivas dentro das células da grade computacional, a
partir dos valores centrais ou das faces (ou, ainda, de ambos), é obtida através de uma entre
as diferentes rotinas de interpolagao contidas no cédigo ATHENA (e.g., piecewise constant,
piecewise linear e piecewise parabolic; veja Stone et al., 2008), e corresponde ao primeiro
passo da resolucao numérica segundo o método de Godunov. Os métodos de reconstrucao
devem satisfazer condigdes de monotonicidade, a fim de evitar oscilagoes espirias nas
proximidades das interfaces entre as células (veja Toro, 2009, e referéncias 14 contidas).
Este método melhora a acuracia da solugao numérica ao diminuir as descontinuidades
nestas regioes. Neste trabalho, utilizamos um método de reconstrucao de segunda ordem
(piecewise linear), onde uma interpolagao linear é realizada a partir dos valores do centro
de cada célula (g; e ¢;_1, veja Figura B.2). A inclinagao é determinada a partir de fungoes

(limitadores) que dependem dos valores centrais da vizinhanca de uma determinada célula.
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Figura B.3: Padrao de ondas gerado pela solugdo local do problema de Riemann nas interfaces das células
em i —1/2 e i+ 1/2. Figura obtida de Toro (2009).

B.4 Solucoes de Riemann

Em um caso unidimensional simples, sem a presenca de termos fonte (S = 0), resolver
a equagao (B.4) numa regiao separada do resto do dominio computacional por uma des-
continuidade e com uma condigao inicial W (z,t = 0) = ¢o(x), é chamado de problema de
Riemann. A solucao desse problema, por sua vez, é obtida considerando-se os valores das
varidveis primitivas a esquerda (g ;41/2) € & direita (gr11/2) da regido de descontinuidade,
em Z;11/2. Ja que a equacgao (B.4) é do tipo hiperbdlica, a sua solucdo é um conjunto de
m ondas (uma para cada variavel), que se propagam no plano z-t.

J4 no caso de uma grade unidimensional abrangendo o intervalo [0, L], é necessario
resolver o problema de Riemann (RS) localmente para cada par de arestas. Por exemplo,
para os pontos i — 1 e i, resolve-se RS(q;_1,¢;) e para os pontos i e i + 1, resolve-se
RS(qi, Giv1), 0 qual gera um padrao de ondas como o apresentado na Figura B.3, emergindo
dos pontos intermedidrios da grade computacional, i—1/2 e i41/2, correspondente a regiao
de descontinuidade.

Como citado no inicio deste capitulo, configuramos o médulo MHD para utilizar um
RS do tipo HLLD (solugao aproximada de Harten, Lax, Van Leer). Esse esquema calcula
a solucao do problema de Riemann a partir das estimativas das velocidades caracteristicas
a esquerda e a direita da descontinuidade, de forma que (Toro, 2009; Miyoshi e Kusano,

2005):
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Fi se A >0,
Fri2 B.23
i+1/2 — F, se A\ <0< Ag, ( : )
Fp se A\gp <0

onde

_ AAR(@r —aqp) + ArFL — AL Fg
AR — AL

Nas equagoes acima A\, = min(Az,0) e Ag = max(Ag,0) correspondem a menor veloci-

F, (B.24)

dade a esquerda e a maior velocidade a direita da descontinuidade, respectivamente. Além
disso, omitimos os indices “i +1/2” e “n 4 1/2” por motivos de simplicidade.
Uma descrigao mais completa desse esquema pode ser encontrada em Toro (2009), e a

sua aplicacao para o caso magneto-hidrodinamico, na forma ideal, em Miyoshi e Kusano

(2005).

B.5 FEvolucao temporal

. n+1/2 n+1/2 n+1/2 . ~ .
Obtidos os fluxos Fiﬂ/z,j,kv Gi,jil/zk e Hm.,kﬂ/2 a partir das solugoes de Riemann

n

ara uma dada célula, em ¢t = t", os valores centrais das varidveis conservativas U .
) ) 1,9,k

serao atualizados a partir da equacao B.9, correspondente ao método de volumes finitos.

Esta equacao pode ser simplificada na forma:

Uttt =u" - stLn (B.25)
onde £" = jz~ ! <F;f11/22 ir— F ?:1/22 ; k), para o caso unidimensional. A equacao acima é

equivalente ao algoritmo de Euler (de primeira ordem) para evolugao temporal da equagao
B.4.
O passo temporal dt, por sua vez, é limitado pela condi¢ao de Courant-Friedrich-Lewy,

dada pela equagao (Stone et al., 2008):

§t::CL1nh1< ox % 0 ) (B.26)

n+1 n+1 ’ n+1 n+1 ) n+1 n+1
Vaiikl +C vyl T Chyign 10055l +C

x7i7j7k Z7i7j7k Z7i7j7k

onde C, < 1 é o nimero CFL; e CFF h ik Ot h ip © C}“‘j} ;& 580 as velocidades do modo

[P} (A%

rapido da onda magneto-actstica nas direcoes “z”,“y” e “z”, respectivamente, avaliadas a
partir das varidveis atualizadas U"™. O valor minimo é obtido comparando-se os valores

de todas as células do dominio computacional.



188 Apéndice B. Método Numérico e o cédigo ATHENA




Apeéndice C

Tabelas das emissoes radio e gama observadas de

fontes compactas

Tabela C.1 - Emissoes em rédio e em raios-gama de microquasares e LLAGNs, utilizadas nos
capitulo 2 e 3. Coluna (1): nome da fonte; Coluna (2): classe espectral da fonte: L - LINER,;
S - Seyfert; H - tipo espectral regido HII; T: fontes com espectro de transi¢ao (LINER+HII);
GBH: galactic black hole binary (ou microquasares) (para mais detalhes, veja Merloni et al.,
2003; Nagar et al., 2005); Coluna (3): logaritmo da luminosidade rddio nuclear (em erg/s);
Coluna (6): logaritmo da luminosidade em raios-gama (em erg/s); Coluna (9): logaritmo da
massa do buraco negro (em unidades de massa solar); Colunas (4) e (7): limite superior da
luminosidade radio e em raios-gama (LS); Colunas (5), (8) e (10): Referéncias. Obtida de

Kadowaki et al. (2015).

Fontes Tipo  logyo(Lrlerg/s]) Obs. Ref. logq(Ly[erg/s]) Obs. Ref. logo(M/Mg) Ref.

& (2 3 ORI G)) (6) ™M ©® 9) (10)

IC 239 L 36.66 LS o] 6.67 [3]4]
IC 356 36.77 LS [0] 7.69 3][4]
IC 520 T 37.60 LS [o] 7.44 [3][4]
IC 1727 T/L 36.04 LS [0] 7.41 [31[4]
NGC 185 s 33.99 LS [0] 3.89 [3]4]
NGC 266 L 38.46 [0] 8.39 [3][4]
NGC 315 L 40.57 [0] 8.96 3][4][5
NGC 404 L 35.13 LS [0] 4.84 [3][4]
NGC 410 L 37.96 LS [o] 8.88 3][4]
NGC 428 T/L 36.56 LS [0] 4.36 [3][4]
NGC 474 L 37.46 LS [0] 7.66 [3][4]
NGC 488 T 37.19 LS [0] 8.06 [3][4]
NGC 521 T/H 37.91 LS o] 8.23 [3][4]
NGC 524 T 37.45 [0] 8.48 3][4]
NGC 660 T/H 36.36 LS [0] 7.10 [3][4]
NGC 676 S 37.01 LS 0] 7.55 [3][4]

Continua na préxima pagina. ..
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Tabela C.1 - Continuagao

Fontes Tipo  logig(Lrlerg/s]) Obs. Ref. logio(Ly[erg/s]) Obs. Ref. log,q(M/Mg) Ref.
(1) 2 ®3) (CORN()) (6) ™M ® 9) (10)
NGC 718 L 37.09 LS [0] 7.15 31[4]
NGC 777 S/L 38.08 LS [0] 9.01 (3][4]
NGC 841 L 37.98 Ls [0 7.70 [3][4]
NGC 1055 T/L 36.71 LS [0 6.41 (3[4]
NGC 1058 S 36.13 LS [0] 5.47 (3][4]
NGC 1167 S 39.54 [0] 8.16 [3[4]
NGC 1169 L 37.49 LS [0] 7.93 [3][4]
NGC 1275 (Per A) S 41.42 [0] 41.63 [13] 8.62 [3][4][5]
NGC 1275 (Per A) S 41.42 [0] 43.22 [13] 8.62 [3][4][5]
NGC 1961 L 37.88 LS [0] 8.50 [3][4]
NGC 2273 S 37.78 (0] 7.43 [3]4][5]
NGC 2336 L/S 37.49 LS [0] 7.24 [3][4]
NGC 2541 T/H 36.31 LS [0] 5.65 [3][4]
NGC 2655 S 37.81 [0] 7.71 [3][4]
NGC 2681 L 36.66 LS [0] 7.21 (3][4]
NGC 2683 L/S 35.72 LS [0 7.21 (3][4]
NGC 2685 S/T 36.63 LS [0] 6.82 [3][4]
NGC 2768 L 37.91 (0] 7.98 [3][4]
NGC 2787 L 37.33 [0] 7.97 [3][4][5]
NGC 2832 L 38.36 LS [0] 9.09 [3][4]
NGC 2841 L 36.46 [0] 8.31 [3][4][5]
NGC 2859 T 37.07 LS [0] 7.92 (3]4]
NGC 2911 L 38.75 [0] 8.47 [3][4]
NGC 2985 T 36.96 LS [0] 7.84 (3][4]
NGC 3031 S 37.59 [0] 7.73 [3][4][5]
NGC 3079 S 38.56 [0] 7.83 [3][4][5]
NGC 3147 S 38.38 [0] 8.55 [3][4][5]
NGC 3166 L 37.12 LS [0 7.60 (3][4]
NGC 3169 L 37.68 [0] 7.96 [3][4][5]
NGC 3190 L 37.00 [0] 8.01 [3][4]
NGC 3193 L 37.17 LS [0] 8.08 [3][4]
NGC 3226 L 37.70 (0] 8.14 [3]14][5]
NGC 3227 S 37.43 (0] 41.30 LS [8] 7.46 [3114](5]
NGC 3245 T 36.95 LS [0] 8.21 [3][4]
NGC 3254 S 37.18 LS [0] 7.34 (3]4]
NGC 3301 L 37.17 LS [0 7.21 (3[4]
NGC 3368 L 36.07 LS [0] 7.28 (3[4]
NGC 3379 L/T 36.07 LS [0 8.06 [1]12](3)[4]
NGC 3414 L 37.41 [0] 8.46 [31[4]
NGC 3433 L/T 37.63 LS [0] 6.41 [3][4]
NGC 3486 S 36.00 LS [0 5.85 (3][4]
NGC 3489 T/S 35.87 LS [0 6.91 [3][4]
NGC 3507 L 37.03 LS  [0] 6.54 (3[4]

Continua na préxima pagina. ..
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Tabela C.1 - Continuagao

Fontes Tipo  log;g(Lrlerg/s]) Obs. Ref. logiq(L[erg/s]) Obs. Ref. log;o(M/Mg) Ref.
e 2 3) GO () (6) ™ ©® 9) (10)
NGC 3516 s 37.55 [0] 41.70 LS [§ 7.58 [3]14][5]
NGC 3607 L 37.06 [0] 8.34 3][4]
NGC 3608 L/S 37.17 LS o] 8.08 [2](3][4]
NGC 3623 L 35.94 Ls [0 7.54 (3][4]
NGC 3626 L 37.27 LS [o] 7.48 (3][4]
NGC 3627 T/S 35.94 (0] 7.26 [3]14](5]
NGC 3628 T 36.21 [0] 6.45 (3][4]
NGC 3642 L 37.24 LS [0 6.95 [3][4]
NGC 3675 T 36.47 LS [0] 7.00 (3][4][5]
NGC 3681 T 37.03 LS [o] 6.67 [3][4]
NGC 3692 T 37.27 LS [o] 7.07 [3][4]
NGC 3705 T 36.79 LS [0] 7.05 [3][4]
NGC 3718 L 37.74 [0] 7.71 [3][4]
NGC 3735 s 37.66 LS [0 7.46 [3][4]
NGC 3780 L 37.44 [0] 6.63 [3][4]
NGC 3898 T 36.94 Ls [0 8.14 [3][4]
NGC 3900 L 37.37 LS [o] 7.45 (3][4]
NGC 3917 T 36.81 LS [0] 5.04 (3][4]
NGC 3941 S 36.85 LS [0] 7.34 [3][4]
NGC 3945 L 37.22 [0] 7.97 [3][4]
NGC 3953 T 36.82 LS [0 7.30 [3][4]
NGC 3976 S 37.59 LS [0] 8.03 3][4]
NGC 3982 s 36.72 LS [o] 6.16 (3][4]
NGC 3992 T 36.82 Ls  [0] 7.62 (3][4]
NGC 3998 L 38.68 (0] 8.72 [3]14](5]
NGC 4013 T 36.72 LS [o] 6.54 [3][4]
NGC 4036 L 37.22 LS [0 8.15 [3][4]
NGC 4051 s 36.72 LS [0] 40.60 LS [8] 6.63 [3][4][5]
NGC 4111 L 36.82 LS [0] 7.57 [3][4]
NGC 4125 T 37.03 Ls [0 8.48 [3][4]
NGC 4138 S 36.89 [0] 40.60 LS [8] 7.28 [3][4]
NGC 4143 L 37.24 [0] 8.21 [31[4][5]
NGC 4150 T 36.23 LS [o] 6.50 [3][4]
NGC 4151 s 37.97 [0] 40.30 LS [§] 7.00 [3][4][5]
NGC 4168 S 37.19 [0] 7.96 3][4]
NGC 4169 S 37.74 [0] 7.97 (3][4]
NGC 4192 T 36.82 Ls  [0] 7.37 [3][4]
NGC 4203 L 37.21 [0] 7.80 [3][4][5]
NGC 4216 T 36.79 (0] 8.14 [3][4]
NGC 4220 T 36.88 LS [0] 7.02 [3][4]
NGC 4258 s 36.34 [0] 7.53 [1]]2][3][4][5]
NGC 4261 L 39.83 [0] 8.80 [1][2][3][4][5]
NGC 4278 L 38.18 [0] 8.86 [3][4][5]

Continua na préxima pagina. ..
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Tabela C.1 - Continuagao

Fontes Tipo  logig(Lrlerg/s]) Obs. Ref. logio(Ly[erg/s]) Obs. Ref. log,q(M/Mg) Ref.
(1) 2 ®3) (CORN()) (6) ™M ® 9) (10)

NGC 4281 T 37.35 LS [0] 8.61 [3][4]
NGC 4293 L 36.56 [0] 7.13 (3][4]
NGC 4314 L 36.23 LS [0] 6.98 [3][4]
NGC 4321 T 36.66 LS [0] 6.70 [3][4][5]
NGC 4324 T 37.35 LS [0] 6.75 (3][4]
NGC 4346 L 36.72 LS [0] 7.45 [3[4]
NGC 4350 T 36.66 LS [0] 7.96 [3][4]
NGC 4374 L 38.97 [0] 9.07 [1][2)3][4][5]
NGC 4378 S 37.52 LS [0] 8.06 [3]4]
NGC 4388 S 37.05 [0] 40.70 LS [§] 6.80 [3]4][5]
NGC 4394 L 36.66 LS [0] 7.19 [3][4]
NGC 4395 S 35.32 LS [0] 39.60 LS [§ 483 [1]13][4][5]
NGC 4414 T 36.19 LS [0 7.02 [31[4]
NGC 4419 T 37.14 [0] 6.96 [3][4]
NGC 4429 T 36.75 LS [0] 7.90 (3][4]
NGC 4435 T/H 36.75 LS [0] 7.68 [3][4]
NGC 4438 L 36.66 LS [0] 7.40 [3][4]
NGC 4450 L 37.01 (0] 7.35 [3]4][5]
NGC 4457 L 36.74 LS [0] 7.02 [3][4][5]
NGC 4459 T 36.71 LS [0] 7.86 [3][4]
NGC 4472 S 37.28 [0] 8.78 [3][4][5]
NGC 4477 S 36.71 LS [0 7.87 (3][4]
NGC 4486 (MS8T7) L 40.14 (0] 39.91 [10] 9.33 [1]]3][4][5)
NGC 4486 (MS87) L 40.14 [0] 41.09 [10] 9.33 [1]13][4][5]
NGC 4494 L 36.13 LS [0 7.60 [3][4][5]
NGC 4501 S 36.75 LS [0] 7.83 [3][4][5]
NGC 4527 T 36.56 LS [0 7.38 [3][4]
NGC 4548 L 36.79 [0] 7.32 [3][4][5]
NGC 4550 L 36.55 [0] 6.88 [3][4]
NGC 4552 T 38.47 [0] 8.57 [3][4]
NGC 4565 S 36.80 [0] 7.64 [3]4][5]
NGC 4569 T 36.75 LS [0] 7.45 [3][4]
NGC 4579 S/L 38.15 [0] 7.81 [3][4][5]
NGC 4589 L 38.28 [0] 8.35 [3][4]
NGC 4596 L 36.75 LS [0] 7.54 (3]4]
NGC 4636 L 36.92 [0] 8.09 [3][4][5]
NGC 4639 S 36.75 LS [0] 6.60 [3][4]
NGC 4643 T 37.08 LS [0 7.58 [3][4]
NGC 4651 L 36.75 LS [0] 6.84 [3)[4]
NGC 4698 S 36.71 LS [0] 7.48 [3][4]
NGC 4713 T 36.81 LS [0 4.14 (3][4]
NGC 4725 S 36.40 LS [0 7.40 (3][4][5]
NGC 4736 L 35.80 [0] 7.12 (3][4][5]

Continua na préxima pagina. ..
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Tabela C.1 - Continuagao

Fontes Tipo  log;g(Lrlerg/s]) Obs. Ref. logiq(L[erg/s]) Obs. Ref. log;o(M/Mg) Ref.
e 2 3) GO () (6) ™ ©® 9) (10)
NGC 4750 L 37.27 LS [0] 7.40 [3][4]
NGC 4762 L 36.66 [0] 7.54 3][4]
NGC 4772 L 37.20 [0] 7.55 3][4]
NGC 4826 T 35.44 LS [0] 6.84 [3][4]
NGC 4866 L 36.71 LS [o] 8.20 (3][4]
NGC 5005 L 36.96 LS [0] 7.84 [3][4]
NGC 5012 T 37.47 LS [0] 7.46 [3][4]
NGC 5033 s 36.95 [0] 7.36 [3][4][5]
NGC 5055 T 36.01 LS 0] 6.86 3][4]
NGC 5194 S 36.07 LS [0] 6.74 [3][4][5]
NGC 5195 L 36.24 Ls 0] 7.28 (3][4]
NGC 5273 S 36.96 LS [0] 6.20 [3]14](5]
NGC 5297 L 37.59 LS [o] 6.60 [3][4]
NGC 5322 L 38.36 [0] 8.43 [3][4]
NGC 5353 L/T 38.68 [0] 8.82 3][4]
NGC 5354 T/L 38.28 [0] 8.27 [3][4]
NGC 5363 L 38.54 [0] 8.33 [3][4]
NGC 5371 L 37.59 LS [o] 7.92 (3][4]
NGC 5377 37.72 [0] 7.87 [3][4]
NGC 5395 S/L 37.77 LS [o] 7.53 [3][4]
NGC 5448 L 37.46 LS [0 7.24 [3][4]
NGC 5485 37.47 LS [0] 8.08 3][4]
NGC 5566 L 37.14 Ls [0 7.70 (3][4]
NGC 5631 S/L 37.46 LS [o] 7.77 [3][4]
NGC 5656 T 37.52 LS [0] 7.11 (3][4]
NGC 5678 T 37.36 LS [o] 7.35 [3][4]
NGC 5701 T 37.13 LS [0 7.22 [3][4]
NGC 5746 T 37.19 LS [0 8.02 [3][4]
NGC 5813 L 37.51 [0] 8.45 [3]74]
NGC 5838 T 37.37 [0] 8.74 (3][4]
NGC 5846 T 37.97 [0] 8.44 (3][4]
NGC 5866 T 37.48 [0] 7.78 [3][4]
NGC 5879 T/L 36.75 LS [o] 6.45 [3][4]
NGC 5921 T 37.06 LS [0] 6.50 [3][4]
NGC 6340 L 37.12 LS [0] 7.48 3][4]
NGC 6384 T 37.11 LS [0] 7.25 [3][4]
NGC 6482 T/S 37.70 LS [o] 9.04 (3][4]
NGC 6500 L 39.38 [0] 8.23 [3]14](5]
NGC 6503 T/S 35.83 LS [o] 5.39 [3][4]
NGC 6703 L 37.54 LS [0] 7.90 [3][4]
NGC 6951 s 37.20 LS [0] 7.11 [3][4]
NGC 7177 T 36.82 LS [0] 7.28 [3][4]
NGC 7217 L 36.41 LS [0] 7.41 [3][4]

Continua na préxima pagina. ..
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Tabela C.1 - Continuagao

Fontes Tipo  logig(Lrlerg/s]) Obs. Ref. logio(Ly[erg/s]) Obs. Ref. log,q(M/Mg) Ref.
(1) 2 ®3) (CORN()) (6) ™M ® 9) (10)

NGC 7331 T 36.61 LS [0] 7.41 [3][4]
NGC 7479 37.66 [0] 7.60 (3]4]
NGC 7626 L 39.18 [0] 8.68 [3][4]
NGC 7742 T/S 36.99 LS [0] 6.45 [3][4]
NGC 7743 S 37.03 [0] 6.50 [3]4][5]
NGC 7814 L 36.66 LS [0] 7.83 [3][4]
Ark 564 S 38.59 [5] 6.50 [5]
Cyg A S/L 41.43 [5] 9.40 [5]
Fairall 9 S 37.68 LS [5] 42.70 LS  [8] 7.91 [5]
IC 1459 L 39.71 [5] 8.88 [2]13][4][5]
IC 4296 L 39.68 [5] 9.10 [3]4][5]
IC 4329A S 38.94 [5] 42.40 LS [8] 8.26 [31[4](5]
Mrk 3 S 39.86 [5] 8.81 [5]
Mrk 78 S 39.86 [5] 7.92 [5]
Mrk 279 S 38.78 [5] 42.70 LS [§] 7.62 [5]
Mrk 335 S 38.27 [5] 6.79 [5]
Mrk 348 S 39.70 [5] 41.60 LS [§] 7.17 [5]
Mrk 478 S 38.75 [5] 7.30 [5]
Mrk 507 S 38.78 [5] 7.10 [5]
Mrk 509 S 38.30 [5] 42.60 LS [§ 7.86 [5]
Mrk 573 S 38.22 [5] 7.25 [5]
Mrk 590 S 38.70 [5] 7.23 [5]
Mrk 766 S 38.32 [5] 6.64 [5]
Mrk 1066 S 38.68 [5] 6.93 [5]
NGC 1052 L 39.86 [5] 8.22 [3][4][5]
NGC 1068 S 39.12 [5] 7.78 [1]12](3][4][5]
NGC 1365 S 38.80 [5] 40.90 LS [§] 7.62 [3][4][5]
NGC 1386 S 36.70 [5] 7.65 [3][4][5]
NGC 1667 S 37.34 [5] 7.97 (3][4][5]
NGC 2110 S 38.99 [5] 41.40 LS [§] 8.53 [3][4][5]
NGC 2992 S 38.64 [5] 7.76 [3]4][5]
NGC 3362 S 38.47 [5] 7.01 [31[4][5]
NGC 4117 S 35.70 [5] 6.65 [3][4][5]
NGC 4594 L 37.84 [5] 8.83 [1]13][4][5]
NGC 5252 S 38.96 [5] 42.20 LS  [8] 8.10 (3][4][5]
NGC 5347 S 37.10 [5] 6.70 [3][4][5]
NGC 5548 S 38.58 [5] 42.10 LS [§ 8.08 [3][4][5]
NGC 5929 S 38.30 [5] 7.19 [31[4][5]
NGC 6166 S 39.95 [5] 9.04 [31[4][5]
NGC 6251 S 40.93 [5] 8.93 [2]13][4][5]
NGC 7469 S 38.38 [5] 41.80 LS [8] 7.24 [3][4][5]
NGC 7672 S 37.25 [5] 6.80 [3][4][5]
NGC 7682 S 38.88 [5] 7.25 [3][4][5]

Continua na préxima pagina. ..
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Tabela C.1 - Continuagao

Fontes Tipo  log;g(Lrlerg/s]) Obs. Ref. logiq(L[erg/s]) Obs. Ref. log;o(M/Mg) Ref.

e 2 3) GO () (6) ™ ©® 9) (10)

3C 120 s 41.55 [5] 7.36 [5]
3C 390.3 S 41.09 [5] 8.53 [5]
UGC 6100 s 38.50 [5] 7.72 [5]
NGC 5128 (Cen A) S 38.67 [11] 38.49 [12] 7.70 [11]
NGC 5128 (Cen A) S 38.67 [11] 40.61 [12] 7.70 [11]
IC 310 Galaxy 39.77 [15] 41.70 [14] 8.30 [14]
IC 310 Galaxy 39.77 [15] 43.30 [14] 8.30 [14]
Cgy-X1 GBH 20.66 [5] 32.45 [16] 1.06 [5]
Cgy-X1 GBH 29.66 [5] 33.56 [16] 1.06 [5]
Cgy-X3 GBH 32.17 [5] 33.67 [17] 1.00 [5]
Cgy-X3 GBH 32.17 [5] 36.37 [17] 1.00 (5]
GRO J1655-40 GBH 29.94 [5] 0.85 [5]
GRS 1915+105 GBH 31.76 [5] 1.20 [5]
GX 339-4 GBH 29.91 [5] 1.00 [5]
LS 5039 GBH 30.09 [5] 1.00 [5]
XTE J1118+4-480 GBH 28.92 [5] 1.00 [5]
XTE J1859+226 GBH 20.18 [5] 0.88 [5]
XTE J1550-564 GBH 31.79 [6] 0.98 7]

Tabela C.2 - Emissoes em radio e em raios-gama de blazares. Coluna (1): nome da fonte; Co-
luna (2): BLL: objetos BL Lac; FSRQ: Flat Spectrum Radio Quasar; Coluna (3): logaritmo
da luminosidade em raios-gama isotrépica (em erg/s); Coluna (4): logaritmo da luminosi-
dade em raios-gama (em erg/s) corrigida pelo Doppler boosting; Coluna (6): logaritmo da
luminosidade rédio isotrépica (em erg/s); Coluna (7): logaritmo da luminosidade radio (em
erg/s) corrigida pelo Doppler boosting; Coluna (9): logaritmo da massa do buraco negro (em

unidades de massa solar); Colunas (5), (8) e (10): Referéncias. Obtida de Kadowaki et al.

(2015).

Fontes Tipo  logyo(L°) logio(Ly) Ref. logyg(Li5°) logio(Lr) Ref. log;o(M/Mg) Ref.

(1) (2) ®3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10)

PKS 07544100 BLL 45.72 4275  [18] 42.80 39.83  [19] 8.21 [20]
PKS 08234033 BLL 45.86 4373 [18] 43.26 4112 [19] 8.55 [20]
PKS 08294046 BLL 45.68 43.60 (18] 41.97 39.89 [19] 8.52 [20]
0J 287 BLL 46.12 4389  [18] 42.82 4059 [19] 8.50 [20]
PKS 2155-304 BLL 45.98 43.80 (18] 7.60 [20]
4C -02.81 BLL 47.18 4459  [18] 44.28 4169  [19] 9.96 [20]
3C 454.3 FSRQ 48.79 4591 [1§] 44.85 41.97  [19] 6.76 [20]

Continua na proxima péagina. . .
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Tabela C.2 - Continuagao

Fontes Tipo loglo(L%SO) logio(Ly) Ref. loglO(Lgo) logio(Lr) Ref. logio(M/Ma) Ref.

(1) (2 ®3) (4) (5) (6) (7) (®) 9) (10)

S3 2141417 FSRQ  46.01 4382 [18] 8.14 [20]
AO 0235-+164 BLL 47.38 4472 (18] 43.98 4132 [19] 7.98 [20]
4C +28.07 FSRQ 47.78 4527 [1§] 44.44 4192 [19] 7.98 [20]
MKN 421 BLL 44.88 43.08  [18] 8.23 [20]
PKS 1127-145 FSRQ 47.68 44.92  [18] 44.71 41.95 [19] 7.75 [20]
4C +29.45 FSRQ  47.31 4421 [18] 43.72 4062  [19] 8.56 20]
ON 231 BLL 45.18 43.28 [18] 8.01 [20]
4C +21.35 FSRQ  47.50 4390  [18] 43.02 39.41  [19] 8.18 [20]
3C 273 FSRQ 46.34 4376 [18] 43.51 40.93  [19] 9.38 [20]
3C 279 FSRQ 47.64 4470 [1§] 44.22 41.28  [19] 7.82 [20]
PG 14244240 BLL 45.98 43.80 [18] 6.42 [20]
AP Lib BLL 44.50 4283 [18] 8.64 [20]
PKS 1510-089 FSRQ 47.44 44.51 [18] 42.95 40.02 [19] 8.31 [20]
NRAO 530 FSRQ  47.39 4345 18] 44.54 4061 [19] 8.07 [20]
OT 081 BLL 46.26 4416 [18] 42.69 4059  [19] 8.64 [20]
4C +10.45 FSRQ 47.56 4470 [18] 44.22 4137 [19] 8.07 [20]
3C 66A BLL 47.31 44.67 [18] 8.30 [20]
PKS 16044159 BLL 46.06 43.86  [18] 8.25 [20]
B2 1811431 BLL 44.85 43.06 [18] 8.82 [20]
0S 319 FSRQ  46.98 4488 [18] 44.69 4258 [19] 8.22 [20]
AC +38.41 FSRQ  48.72 4544 [18] 44.85 4156 [19] 7.54 [20]
MKN 501 BLL 44.46 42.80  [18] 8.72 [20]
PKS 0454-46 FSRQ  47.11 4454 18] 8.05 [20]
4C +56.27 BLL 46.93 4461  [18] 43.40 41.08 [19] 9.10 [20]
S5 1803+784 BLL 47.08 4483  [18] 43.75 4150 [19] 8.82 [20]
BL Lac BLL 45.16 4340  [18] 41.50 3973 [19] 8.58 [20]
AC +51.37 FSRQ  47.83 4501 [18] 44.42 4161 [19] 7.97 [20]
PKS 2052-47 FSRQ  48.33 4534 [18] 7.88 20]
S5 07164714 BLL 46.78 4446  [18] 42.44 4012 [19] 7.74 [20]
EXO 0706.1+5913 BLL 44.70 42.96 [18] 8.67 [20]
4C +71.07 FSRQ 48.36 4516  [18] 45.23 42.03 [19] 7.22 [20]
B2 0827424 FSRQ  47.17 4407 [18] 43.68 4058 [19] 8.41 20]
MKN 180 BLL 43.85 42.40 [18] 8.10 [20]
1ES 1028+511 BLL 45.76 4366 [18] 8.70 20]
S4 09544658 BLL 45.98 43.80  [1§] 8.37 [20]
1ES 0806524 BLL 45.14 4325 [18] 8.65 [20]
4C +55.17 FSRQ  47.70 4493 [18] 8.42 [20]
PG 1246+586 BLL 47.20 44.60 [18] 9.15 [20]
S4 08144425 BLL 46.17 45.01 [18] 42.41 41.24 [19] 8.01 [20]
S4 0917-+44 FSRQ  48.72 4560 18] 7.88 [20]
PG 14374398 BLL 45.31 4336 [18] 8.95 20]
PKS 0336-019 FSRQ 46.96 43.93  [1§] 44.16 4113 [19] 7.21 [20]
PKS 0420-01 FSRQ 47.62 45.22 [18] 44.24 41.84 [19] 8.04 [20]

Continua na préxima pagina. . .
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Tabela C.2 - Continuagao

Fontes Tipo  logyo(Li°) logyo(Ly) Ref. logyo(L%°) logio(Lr) Ref. log o(M/Mg) Ref.

(1) (2) ®3) (4) (5) (6) (7 (8) 9) (10)

PKS 0440-00 FSRQ  47.57 4484 18] 7.23 [20]
4C -02.19 FSRQ 48.02 4528  [1§] 44.98 42.24  [19] 8.50 [20]
PKS 05284134 FSRQ  48.32 4536 [18] 45.00 4204 [19] 7.66 [20]
PKS 0537-441 BLL 48.25 4529  [18] 8.02 [20]
PKS 0735417 BLL 46.57 4419 [18] 43.23 4085  [19] 8.08 [20]
PKS 2201404 BLL 43.11 41.91 (18] 7.76 [20]
1ES 17414196 BLL 44.18 42.62 (18] 8.93 [20]

Tabela C.3 - Emissoes em raios-gama de GRBs. Colunas (1) e (5): nome da fonte; Colunas
(2) e (6) logaritmo da luminosidade em raios-gama isotrépica (em erg/s); Colunas (3) e (7):
logaritmo da luminosidade em raios-gama (em erg/s) corrigida pelo Doppler boosting; Colunas

(4) e (8): Referéncias. Obtida de Kadowaki et al. (2015).

Fontes loglO(LifO[erg/s}) log g(L~[erg/s]) Ref.  Fontes logw(Lﬁf"[er‘g/s]) logig(L~[erg/s]) Ref.

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7 (8)
90323 53.06 50.14 [18] 21004 51.55 49.93 [18]
90328 51.47 48.9 [18] 31203 49.43 47.52 [18]
0909028 53.63 51 [18] 30329 50.82 48.42 (18]
090926 A 53.46 51.55 [18] 50709 51.22 49.87 (18]
81222 53.28 50.35 [18]  050820A 53.13 50.95 [18]
90424 51.52 49.69 [18] 50904 52.63 50.62 [18]
90618 52.19 50.02 [18] 60218 46.09 46.01 [18]
91020 51.65 49.51 [18] 60418 51.28 50.16 [18]
91127 50.47 48.13 (18] 70125 52.61 51.03 [18]
091208B 50.8 48.7 [18] 0803198 51.26 49.13 (18]
970228 50.63 48.02 [18] 50505 51.86 48.66 (18]
970508 50.86 49.71 [18] 50814 52.36 49.32 (18]
970828 51.43 49.32 [18]  051109A 50.79 48.02 [18]
971214 52.49 50.16 [18] 051221A 50.7 49.02 [18]
980613 50.43 48.81 (18] 60124 53.6 50.55 [18]
980425 46.84 45.1 [18] 60614 49.73 48.05 (18]
980703 51.19 49.47 [18] 60707 51.18 49.16 (18]
990123 52.79 50.36 [18] 60814 52.96 50.24 [18]
990510 51.91 49.14 [18] 61021 49.75 47.8 [18]
990705 52.17 49.8 [18]  061222A 52.76 49.8 (18]
991216 52.86 50.36 [18] 70306 52.7 50.16 [18]
21004 52.54 50.39 [18] 70318 52.69 50.76 [18]
926 53.82 51.58 [18] 70508 51.76 49.03 (18]
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Tabela C.3 - Continuagao

Fontes loglO(LfySO[erg/s]) log,o(L~lerg/s]) Ref.  Fontes loglO(L%SO[erg/s]) log,o(L~[erg/s]) Ref.

1 (2 (3) 4) (5) (6) (7) (8)
10222 52.46 49.65 [18] 80310 51.81 49.1 [18]
11211 51.62 49.41 [18] 080413B 52.61 50.35 [18]
20405 51.49 49.45 [18] 90313 51.23 48.38 18]
20813 52.29 49.47 [18] 91018 50.04 47.57 18]

Observagoes. Referéncias (para todas as tabelas): [0] Nagar et al. (2005), [1] Richstone et al. (1998), [2]
Gebhardt et al. (2000), [3] Merritt e Ferrarese (2001), [4] Tremaine et al. (2002), [5] Merloni et al. (2003),
[6] Hannikainen et al. (2001), [7] Remillard e McClintock (2006), [8] Ackermann et al. (2012), [9] Middleton
et al. (2008), [10] Abdo et al. (2009), [11] Israel (1998), [12] Abdo et al. (2010), [13] Aleksi¢ et al. (2014),
[14] Aleksi¢ et al. (2014), [15] Kadler et al. (2012b), [16] Malyshev et al. (2013), [17] Piano et al. (2012),
[18] Nemmen et al. (2012), [19] Kharb et al. (2010) e [20] Vovk e Neronov (2013).



Apendice D

Artigos publicados durante o doutorado

Neste anexo, apresentamos os artigos que foram publicados durante o doutorado. No primeiro deles,
Kadowaki, de Gouveia Dal Pino e Singh (2015), é apresentado o estudo analitico da poténcia magnética
liberada em eventos de reconexiio “répida” (Wpg) induzidos a partir de um mecanismo de resistividade
andmala (veja Parker, 1979; Biskamp et al., 1997; Shay et al., 1998) ou turbuléncia (veja Lazarian e Vish-
niac, 1999; Kowal et al., 2009, 2012), onde admitimos, também, um disco de acre¢do geometricamente
fino e opticamente espesso (Shakura e Sunyaev, 1973) para obter as condigoes da regido disco/coroa, ne-
cessarias para o cdlculo de Wp. Neste trabalho, comparamos os resultados obtidos com as observacoes das
emissoes em radio e em raios-gama de uma extensa amostra de fontes astrofisicas, tais como, microquasa-
res, LLAGNS, blazares e GRBs. Estes resultados sao apresentados no Capitulo 2 desta tese. No segundo
artigo, Singh, de Gouveia Dal Pino e Kadowaki (2015), apresentamos um estudo semelhante, porém ad-
mitindo um regime sub-Kepleriano de um disco de acre¢do geometricamente espesso e magnetizado (veja
Narayan e McClintock, 2008; Meier, 2005, 2012), comparando as estimativas de Wg com as observagoes.

Estes ultimos resultados foram descritos no Capitulo 3.
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ABSTRACT

Fast magnetic reconnection events can be a very powerful mechanism operating in the core region of microquasars
and active galactic nuclei (AGNs). In earlier work, it has been suggested that the power released by fast
reconnection events between the magnetic field lines lifting from the inner accretion disk region and the lines
anchored into the central black hole could accelerate relativistic particles and produce the observed radio emission
from microquasars and low luminosity AGNs (LLAGNs). Moreover, it has been proposed that the observed
correlation between the radio emission and the mass of these sources, spanning 10'° orders of magnitude in mass,
might be related to this process. In the present work, we revisit this model comparing two different fast magnetic
reconnection mechanisms, namely, fast reconnection driven by anomalous resistivity (AR) and by turbulence. We
apply the scenario above to a much larger sample of sources (including also blazars, and gamma-ray bursts—
GRBs), and find that LLAGNs and microquasars do confirm the trend above. Furthermore, when driven by
turbulence, not only their radio but also their gamma-ray emission can be due to magnetic power released by fast
reconnection, which may accelerate particles to relativistic velocities in the core region of these sources. Thus the
turbulent-driven fast reconnection model is able to reproduce verywell the observed emission. On the other hand,
the emission from blazars and GRBs does not follow the same trend as that of the LLAGNs and microquasars,
indicating that the radio and gamma-ray emission in these cases is produced beyond the core, along the jet, by
another population of relativistic particles, as expected.

Key words: accretion, accretion disks — galaxies: active — gamma rays: general — magnetic reconnection — radio

continuum: general — binaries: general

1. INTRODUCTION

Galactic black hole (GBH) binary systems (also referred as
microquasars) and active galactic nuclei (AGNs) often exhibit
variability and quasi-periodic relativistic outflow ejections of
matter that may offer important clues about the physical
processes that occur in their inner regions, in the surroundings
of the central black hole (BH). Several authors have been
exploring these phenomena for decades both observationally
and also by means of theoretical and numerical modeling (see,
e.g., de Gouveia Dal Pino & Lazarian 2005; Remillard &
McClintock 2006; McKinney & Blandford 2009; Fender &
Belloni 2012; Zhang et al. 2014, for recent reviews).

A potential model to explain the origin of these ejections and
the often associated radio flare emissions was proposed by
Gouveia Dal Pino & Lazarian (2005, hereafter GLO5) for
microquasars and extended to AGNs and young stellar objects
by de Gouveia Dal Pino et al. (2010a, herafter GPK10) (see
also de Gouveia Dal Pino et al. 2010b). Their model invokes
the interactions between the magnetosphere anchored into the
central BH horizon (Blandford & Znajek 1977) and the
magnetic field lines arising from the accretion disk.

In accretion episodes where the accretion rate is increased
(and may even approach the critical Eddington rate), both
magnetic fluxes are pushed together in the inner disk region
and reconnect under finite magnetic resistivity (see Figure 1).
In the presence of kinetic plasma instabilities (Shay et al. 2004;
Yamada et al. 2010), anomalous resistivity (AR) (e.g., Parker
1979; Biskamp et al. 1997; Shay et al. 1998), or turbulence
(see Lazarian & Vishniac 1999, hereafter LV99; Kowal et al.
2009, 2012), reconnection becomes very efficient and fast
(with reconnection velocities approaching the local Alfvén

speed, which in these systems is near the light speed) and then
may cause the release of large amounts of magnetic power. Part
of this power will heat the coronal and the disk gas and part
may accelerate particles to relativistic velocities.

A first-order Fermi process for particle acceleration at the
magnetic discontinuity was first described analytically in GL0O5
and then successfully tested numerically in collisionless pair
plasmas by means of particle-in-cell simulations which can
probe only the kinetic scales of this process (see Drake et al.
2006, 2010; Zenitani & Hoshino 2008; Zenitani et al. 20()9)1,
and more recently by means of 3D collisional MHD
simulations with injected test particles which probed the
efficiency of this process also at the macroscopic scales of the
flow by Kowal et al. (2011, 2012) (see also de Gouveia Dal
Pino et al. 2014; de Gouveia Dal Pino & Kowal 2015, for
reviews). It has been found that particles accelerated by this
process are able to produce synchrotron radio spectra with
power-law indices that are comparable to the observations
(Kowal et al. 2012; de Gouveia Dal Pino et al. 2014; de
Gouveia Dal Pino & Kowal 2015).?

Employing the magnetic reconnection model above in the
surrounds of BHs, GPK10 found some evidence that the
observed correlation between the radio luminosities and the BH
source masses, spanning 10'* orders of magnitude in mass and

Where magnetic islands or Petcheck-like X-point configurations of fast
reconnection are naturally driven and sustained by, e.g., the Hall effect or
kinetic instabilities.

As argued in GLOS, the particle acceleration mechanism above is not the
only possibility. Relativistic particles may be also produced behind shocks in
the surrounds of the reconnection region. As in the Sun, plasmoids formed by
reconnection of the field lines may violently erupt and cause the formation of a
shock front, and accelerated particles behind the shock front can also lead to
power-law synchrotron radio emission.
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Figure 1. Schematic drawing of the magnetic field geometry in the region
surrounding the BH. Ry characterizes the inner accretion disk radius where the
disk ram pressure balances the BH magnetosphere pressure. The lines arising
from the accretion disk into the corona are pushed toward those anchored into
the BH when the accretion rate is large enough and reconnection is fast at the
magnetic discontinuity region of width ARy and extension Ly in the figure
(adapted from GLOS5). In the detail on the left side we highlight the magnetic
reconnection site properties. In particular, when turbulence is present, this is
superposed to the large scale magnetic field lines.

10° in luminosity, from microquasars to low-luminosity AGNs
(LLAGNS) (see Merloni et al. 2003; Fender et al. 2004; Nagar
et al. 2005) could be explained by the magnetic power released
by fast reconnection.’ They also argued that this mechanism
could be related to the transition between the observed “hard”
and “soft” steep-power-law (SPL) states of microquasars (e.g.,
Remillard & McClintock 2006).

Lately, similar mechanisms involving magnetic activity and
reconnection in the core regions of compact sources to explain
their emission spectra have been also invoked by other authors
(see, e.g., [gumenshchev 2009; Soker 2010; Dexter et al. 2014;
Huang et al. 2014; Uzdensky & Spitkovsky 2014). In
particular, magnetic reconnection between the magnetospheric
lines of the central source and those anchored into the accretion
disk resulting in the ejection of plasmons has been detected in
numerical MHD studies (see, e.g., Romanova et al. 2002,
2011; Zanni & Ferreira 2009, 2013; éemeljié et al. 2013). The
recent numerical relativistic MHD simulations of magnetically
arrested accretion disks by Tchekhovskoy et al. (2011),
McKinney et al. (2012), and Dexter et al. (2014) also evidence
the development of magnetic reconnection in the magneto-
sphere of the BH and are consistent with the scenario above.
Dexter et al. (2014) also suggest that this process could be
related to the transition from the “hard” to the “soft” SPL states
and the transient phenomena observed in BH binaries.

In the framework of very high energy (VHE) emission, for
several years blazars (FSRQs and BL Lac objects), i.e., AGNs
with highly beamed jets toward the line of sight, have been the
largest sample detected by gamma-ray telescopes. This fact is
consistent with the standard scenario for which the VHE of these
sources is attributed to conventional relativistic particle accel-
eration along the jet, with the gamma-ray emission (due to either
leptonic synchrotron self-Compton—SSC, or proton SSC, or
Inverse Compton (IC) emission) being strongly Doppler boosted
and producing the observed apparently high fluxes.

Recently, however, a few nearby radio galaxies, which are
considered LLAGNSs, have been also detected at TeV energies
by HEGRA, HESS, MAGIC and VERITAS, namely M87, Cen

3 By LLAGNS we mean sources with Ly, < 10% erg s~! (see Ho et al. 1997;

Nagar et al. 2005).

KADOWAKI, DE GOUVEIA DAL PINO, & SINGH

A, and NGCI1275 (see, e.g.,Sol et al. 2013, and references
therein).4 The viewing angle of the large scale jets of these
sources is of several degrees (e.g., for M87 it is of the order of
30° Reynoso et al. 2011), which allows only moderate
Doppler boosting and the AGN source is highly underluminous
(e.g., for M87, Lo < 1075LEdd). Both characteristics make it
very hard to explain the VHE of these sources within the same
standard scenario of blazars. Besides, the TeV emission in
these sources is highly variable with timescales of a few days
(fyar ~ 1—2 days for M87), pointing to extremely compact
emission regions (corresponding to scales of only a few
Schwarzschild radii; e.g., Abramowski et al. 2012). These
findings have motivated several new studies on alternative
particle acceleration mechanisms (see, e.g., de Gouveia Dal
Pino et al. 2014, for reviews) and emission theories (e.g.,
Neronov & Aharonian 2007; Rieger & Aharonian 2008;
Tavecchio & Ghisellini 2008a, 2008b; Abdo et al. 2009),
where gamma-ray GeV-TeV emission is considered to be
produced in the vicinity of the BH (in a pulsar-like cascade
mechanism) and/or at the jet launching basis.

As described above, magnetic activity and reconnection
events occurring close to BHs could also offer appropriate
conditions for producing particle acceleration and the asso-
ciated VHE gamma-ray emission in these sources, via
interactions of the accelerated particles with the photon, density
and magnetic fields in the surrounds of the BH. Similarly,
microquasars are also expected to emit high energy gamma
rays, particularly owing to their general similarities to LLAGNs
(e.g., Romero et al. 2007; GPK10). Until now, only one source
of this type, namely Cyg-X3, has been unambiguously detected
in the GeV gamma rays, by the Agile and Fermi observatories
(Fermi LAT Collaboration et al. 2009; Tavani et al. 2009). At
TeV energies, only upper limit fluxes are available, in spite of
intensive monitoring (Aleksic et al. 2010b). There is also some
evidence of sporadic GeV-TeV gamma-ray emission from Cyg
X-1 (Albert et al. 2007; Malyshev et al. 2013) and upper limits
in the 0.1—10 GeV range for GRS 1915 + 105 and GX
339 — 4 (see, e.g., Bodaghee et al. 2013).

With regard to blazars, a recent study has identified an
important correlation between these sources and gamma-ray
bursts (GRBs) (see Nemmen et al. 2012). These authors showed
that the relativistic jets produced in both classes exhibit nearly
the same correlation between the kinetic power carried out by
accelerated particles and the gamma-ray luminosity. They
concluded that this would be an indication that the bulk of the
high energy emission comes from the jet region in these sources,
therefore reinforcing the standard scenario for blazar emission.
On the other hand, so far there has been no evidence of such a
correlation for LLAGNs. This lack of correlation may be a
further indication that the acceleration zones responsible for the
observed high energy emission in the latter are not in the jet, but
in the core, at the jet launching region, as suggested in the GL05
(and GPK10) model and by the observations described above.

Since the gamma-ray emission is correlated with the
accelerated relativistic particles that produce the radio observed
emission (via, e.g., IC, SSC, proton—proton, or proton—photon
up-scatterings), in the present work we apply the GLO5
scenario of reconnection-driven acceleration in the magnetized
corona around the accretion disk and the BH of the sources and

4 There is also the case of IC310, a radio galaxy which has been interpreted as
belonging to the blazar family, and a few other cases of radio galaxies to be
confirmed at VHE.



THE ASTROPHYSICAL JOURNAL, 802:113 (20pp), 2015 April 1

investigate whether or not the gamma-ray emission of
microquasars and LLAGNs can be also associated to this
mechanism in the core region. Moreover, we explore two
possible mechanisms for driving fast magnetic reconnection,
namely AR, which was also employed in the previous GL05
and GPK10 studies, and turbulence based on the LV99 model.
We further extend the earlier study by GPK10, who found a
correlation between the observed radio luminosity of the
accelerated particles and the magnetic power released by
reconnection in the core region for a few microquasars and
LLAGN:Ss, to a much larger sample of sources. We find that this
trend is confirmed also in the much larger sample. We finally
compare this with a sample of blazars and GRBs to examine
the trend for more luminous sources.

The sections of this work are divided as follows: in Section 2
we briefly describe the model and summarize the main
assumptions used to calculate the magnetic power released
by fast magnetic reconnection in the core region of compact
sources hosting BHs, comparing the results obtained for
assuming either AR or turbulence to make reconnection fast.
In Section 3, we describe the sample of sources and their
observed core radio and gamma-ray emission which are
compared with the theoretical predictions of our model.
Finally, in Section 4, we discuss the implications of our results
for all classes of sources and draw our general conclusions.

2. MAGNETIC POWER PRODUCED BY FAST
RECONNECTION IN THE SURROUNDS OF A BH

2.1. Possible Scenario for the Accretion Disk and Corona
Right Before Fast Magnetic Reconnection

Our model is described in detail in earlier work (GLO05
and GPK10) and we summarize here its main assumptions,
introducing important new upgrades as described below. As in
GLO5 and GPK10, we assume that the inner region of the
accretion disk/corona system alternates between two states
which are controlled by changes in the global magnetic field. As
described in the previous section, we consider that right before a
fast magnetic reconnection event the system is in a state that
possibly characterizes the transition from the hard to the soft
state, and adopt a magnetized standard (geometrically thin and
optically thick) accretion disk (Shakura & Sunyaev 1973) with a
corona around a BH, as shown in the cartoon of Figure 1.
Nevertheless, we must stress that the real structure of the
accretion disk is not a crucial point for the purposes of our study
because our focus is the inner coronal disk region where the
interaction of the magnetic field lines with the BH magneto-
sphere takes place (see more in the discussion section).

A magnetosphere around the central BH may be built from the
continuous drag of magnetic field lines by the accretion disk
(e.g., MacDonald et al. 1986, p. 120; Wang et al. 2002). The
coronal disk large-scale poloidal magnetic field can be in turn
established either by advection of lines carried from the outer
regions of the disk or by the action of a dynamo inside the
accretion disk (e.g., Livio et al. 2003; King et al. 2004; Uzdensky
& Goodman 2008; Krolik & Piran 2011, 2012) possibly driven
by the combination of magnetorotational instability (see Balbus
& Hawley 1998) and disk differential rotation.

According to mean field dynamo theory (see GLO5 and
references therein), an inversion of the polarization of the large
scale magnetic lines is expected to occur every half of the
dynamo cycle; when this happens a new flux of disk lines
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should reach the inner region with an inverted polarity with
respect to the magnetic flux already anchored into the BH,
therefore favoring magnetic reconnection between the two
fluxes (GLO5; GPK10). Whether the magnetic flux is produced
by a dynamo in the disk itself or advected from the outer
regions, or both, its sign is expected to change periodically,
although the characteristic time scale of this variation is hard to
compute in the absence of a detailed modeling of the dynamo
in the disk or of the flux advected from the outer regions
(Tagger et al. 2004; Tchekhovskoy et al. 2014; GLO05). In the
case of the microquasar GRS 1915 + 105, for instance, it has
been suggested (see Tagger et al. 2004) that the long term
evolution of the field configuration could be of the order of one
to a few years so that half of the time the field fluxes in the
inner disk edge and in the BH would be antiparallel and the rest
of the time parallel. Tchekhovskoy et al. (2014) suggest that
the time scales might be possibly regulated by the accretion
time scale at the outer radii of the disk (f,.c = o' (H /r)*2Q}1,

where Qg = (GM/r®)'2, with o being the disk viscosity
parameter, H its height and r the radial distance) which may
imply much faster time scales. Numerical simulations of MRI-
driven MHD turbulence, which involves part of a mean field
dynamo growth, show that generally ~10 orbital periods are
required to reach saturation (Stone et al. 1996), but the building
of the large scale poloidal component may take longer and thus
the time for its inversion in the disk. Dexter et al. (2014)
performed 3D MHD long term simulations, letting material be
accreted with a magnetic field with opposite polarity with
respect to that attached to the BH and detecting a field
inversion in the latter after t ~ 2 X 104RS/ ¢ (where Ry is the
Schwarzschild radius), which also indicates a very fast process.
All these processes are usually connected with different
variability phenomena that are detected in BH sources and
span a large interval of time scales. The determination of a
precise characteristic time scale at which the system may reach
exactly the configuration as idealized in Figure 1 is out of the
scope of the present work. Nevertheless, the recent observa-
tions of a dynamically important magnetic field near the
Galactic Center BH (see, e.g., Zamaninasab et al. 2014), as
well as relativistic numerical simulations of accretion disk—BH
magnetosphere interactions as described above (see McKinney
et al. 2012; Dexter et al. 2014) indicate that this is a quite
possible configuration in the surrounds of BHs.

The poloidal magnetic field lines built in the corona summed
to the disk differential rotation give rise to a wind that removes
angular momentum from the system, leading to an increase in
the accretion rate and thus an increase in the ram pressure of the
accreting material. This will further accumulate the magnetic
lines in the inner disk coronal region, pressing them against the
lines anchored in the BH horizon and facilitating the
production of a fast magnetic reconnection event (see GL0O5
and the neutral zone in Figure 1). As shown in GLO5
and GPK10, a fast magnetic reconnection event may release
substantial magnetic power. In order to evaluate this amount of
magnetic power we need first to characterize the coronal
parameters in the inner disk region.

We consider here a strongly magnetized fluid in the
surrounds of the BH for which the condition R; < Ly < L
is fulfilled (where L characterizes the large scale dimension of
the system, Lyg, ~ 1.8 X 10* n~! T2 cm is the ion mean free

path for Coulomb collisions, and R; ~ 2.1 x 10°(E /B) cm is
the ion Larmor radius; see more below). For such scales a
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weakly collisional or effectively collisional MHD description is
more than appropriate (e.g., Kulsrud 1983).

It should be noticed also that we consider a nearly non-
relativistic MHD approach for describing the coronal region
around the BH (see also, e.g., Liu et al. 2003). The ion/electron
temperatures are smaller than or equal to ~10° K, which makes
the fluid approximately non-relativistic and reasonably well
described by the standard equations below. Nevertheless, with
regard to reconnection, the fact that the Alfvén speed v, may
become comparable to the light speed for the conditions
analyzed here may imply that eventually fast reconnection
becomes nearly relativistic. Based on studies performed mostly
for collisionless reconnection (see, e.g., the reviews of Uzdensky
2011; Lyutikov & Lazarian 2013; de Gouveia Dal Pino
et al. 2014, and references therein), it has been found that the
behavior of slow and fast reconnection in relativistic regimes is
compatible with that of non-relativistic reconnection. There is
also a recent work by Cho & Lazarian (2014) where it is
demonstrated that relativistic collisional MHD turbulence
behaves as in the non-relativistic case. This indicates that
collisional turbulent fast reconnection theory (as described, e.g.,
in the LV99 model, see below) can be directly applicable to the
relativistic case (see also Lyutikov & Lazarian 2013) and we
will adopt this approach here.

As remarked, we employ below the standard optically thick,
geometrically thin accretion disk model (Shakura & Sunyaev
1973). In GLO5 and GPKI10 works, the inner radius of the
accretion disk (Ry) was taken at the last stable orbit around the
BH (3Rs, where Ry = 2GM /¢ = 2.96 x 10° M /M, cm is the
Schwarzschild radius). Although physically possible, this
condition may lead to a singularity in the Shakura—Sunyaev
disk solutions and, therefore, we presently adopt an inner radius
Rx = 6Rg, which does not affect the earlier results much
numerically but avoids the singularity. For a BH with stellar
mass M = 14 M, (which is suitable for microquasars) this gives

Rx = 6Rg ~ 2.48 x 107 cm. Besides, this condition ensures
that Ry and all characteristic large scales of the system will
satisfy the condition for employment of the nearly collisional
MHD fluid approximation (namely, R; < Lugp S Rx).

In order to determine the magnetic field intensity in the inner
region immediately before an event of violent magnetic reconnec-
tion, we assume the equilibrium between the disk ram pressure and
the magnetic pressure of the BH magnetosphere. As in GPK10, we
approach the radial accretion velocity by the free fall velocity and
also assume that the intensity of the field that was dragged by the
disk and anchored into the BH horizon neighborhood is of the order
of the inner disk magnetic field intensity (see MacDonald et al.
1986, p. 120 and GLO5), which gives

. 1 )
M [2GM]2 _Bi "

47R*\ R 87
or’

_5
By~ 9.96 x 108 *riam~2 G, )

where ry = Rx/Ry is the inner radius of the accretion disk in Ry

5 We note that in GPKI10, Equation (1) was parameterized in terms of [3,
namely the ratio between the total disk pressure (gas + radiation pressure) and
the magnetic pressure, rather than in terms of 7. In the case of a radiation-
pressure dominated disk (Shakura & Sunyaev 1973), both parameters are

related through the equation: 8 ~ 0.12a g,
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units, 7iz = M /Mgqq is the mass accretion rate in Mggq units (which
corresponds to the Eddington mass accretion rate
Mgga = 1.45 x 108 m gs™"), and m = M /M, is the BH mass
in solar mass units.

To quantify the parameters of the corona right above the
inner disk region, as in GLO5 and GPK10 we employ the
model of Liu et al. (2002):

3 1
T~ 174 x 10T4Bj LsU ¢ K, 3)

3 _1
ne ~ 9.64 x 10T3B} L 3U2 cm™>, )

where 7, and n. are the coronal temperature and density,
respectively, L is the size of a coronal magnetic flux tube
(which will also characterize the height of the corona), and U,
is the disk soft radiation energy density. In GL0O5 and GPK10,
to evaluate this quantity we neglected for simplicity the effects
of disk opacity. Here, we give U,,q in terms of the effective
temperature at the disk surface (e.g., Frank et al. 2002; Liu
et al. 2003):

4 3GMMq*
Urad =da :fff - ——?)q
c 87TRX

where ¢ = [1 — (3Rs/Rx)"?]'/.
Using Equations (2) and (5), the coronal parameters can be
rewritten as

)

_3
T, = 2.73 x 10°T4ry 16 I5q~ s K, 6)

3
Me ~ 8.02 % 108027y 81 3g Zivam™" em™>,  (7)
where [ = L/Rg. Also, instead of employing v4 =~ ¢ as in
GLO05 and GPK10, we have replaced v, by its relativistic form
vg = ['vyg, with vAozB/(47ruman)”2, my = m, is the
proton rest mass, u ~ 0.6, and I = [1 + (%)2]*”2 (e.g.,
Somov 2012).°
As described in GLO5 and GPKI10, the rate of magnetic
energy that can be extracted from the reconnection (neutral)
zone in the corona (above and below the disk in Figure 1)
through reconnection is Wz = (B%/87)&vy (4nRyLy), where
& = Vec/va is the magnetic reconnection rate, v, is the
reconnection velocity, and Ly is the length of the reconnection
region. Mass flux conservation and Figure 1 imply that
ARx/Lx = Viec/va. Therefore,

2
WB = SB;VA(47TRxARx), (8)
7T

where B is the coronal magnetic field in the reconnection zone
which is of the order of B,, and ARy is the width of the current
sheet. Its estimate depends on the fast reconnection model adopted.

2.2. Fast Reconnection Driven by AR

In GLO5 and GPK10 we assumed that fast reconnection is
driven by AR (see Parker 1979; Biskamp et al. 1997; LV99).
This is based on the onset of current driven instabilities, which
can enhance the microscopic Ohmic resistivity and speed up
reconnection (e.g., Papadopoulos 1977, Parker 1979; Biskamp

§ We note that for the parametric space considered here, 0.36 < I' < 0.99 is

obtained  numerically _ from the solution of the equation
Vao =~ 9.78 X IOIOF’%r;ﬁliqm:.
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et al. 1997). It gives rates which are much faster than the
standard Sweet—Parker slow reconnection (which is driven by
Ohmic resistivity) and may be naturally present in regions of
strong magnetic fields, like those around the BH. When the
electron—ion drift velocity exceeds the electron thermal
velocity, there can be an electron runaway which causes the
formation of electron beams that in turn generate plasma
electrostatic waves, giving rise to collective interactions.
Electrons are scattered by these fields rather than by individual
ions and the classical Spitzer resistivity is replaced by an AR
(e.g., Papadopoulos 1977). Following (Parker 1979; Biskamp
et al. 1997; LV99, see also GL05), we can estimate the width
of the current sheet for AR:

cAB

ARy = ———,
4nn.Zeve, o

€))

where AB ~ 2 B =~ 2B, and vy, = (kT;/m,,)"/? is the thermal
velocity of the ions of charge Ze in the corona. From
Equations (2), (6) and (7), we obtain:

5B o531
ARy =~ 2.02T'"8ry 32l16q2rm1em2 cm. (10)
Under these conditions, the magnetic power released during
violent fast magnetic reconnection in the surrounds of a BH is
approximately given by’

. sl 1 17 7 25 1 :
Wp ~ 2.89 x 10°°T'sry 32 l1eg2miemz ergs .  (11)
We note that with the adopted normalization, T, ry, [, g, nt,
and m are dimensionless parameters.

2.3. Fast Magnetic Reconnection Driven by Turbulence

In the previous section, we derived the magnetic power
released by fast magnetic reconnection due to AR (see Parker
1979; Biskamp et al. 1997). Equation (10) shows that the
resulting thickness of the reconnection region is very small
compared to the large scales of the system. Though still much
larger than the ion Larmor radius
(R ~ 6.4 x 107STV8/3732 1164~ 12 2jp=7/16 ¢, it indi-
cates that AR prevails only at the small scales of the system.

On the other hand, the systems we are dealing with
(microquasars and AGNs), like most astrophysical systems,
have very large Reynolds number, R, ~ LV /v ~ 102°—102%,
where V is a characteristic fluid velocity, v is the viscosity
which for a magnetically dominated fluid is mainly normal
to the magnetic field and is given by
v, ~ 17 x 1020 In AT""?2B=2 cm?®s~!, where In A is the
Coulomb logarithm, A = 3/2¢3(k*T3/7n)~>  min[1,
(4.2 x 10%/T)"?] (see Spitzer 1962; Zhang & Yan 2011).
Similarly, the magnetic Reynolds number R, =
LV/n ~ 10'8-10%, where 7 is the magnetic resistivity
which in the regime of strong magnetic fields is given by
n, ~ 1.3 x 1013Z In AT~*2? cm?s' (Spitzer 1962). These
large Reynolds numbers imply that the fluid and the
magnetic fields can be highly distorted and turbulent if
there is turbulence driving. In other words, the growth of any

7 We note that we have also explored the effects of general relativity in the
gravitational potential in the surrounds of the BH and recalculated the magnetic
reconnection power in the inner disk region considering a pseudo-Newtonian
potential and found that for the scales considered here with Ry =~ 6Ry these are
negligible.
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instability such as, for instance, the current driven instabil-
ities mentioned above (like, e.g., the Buneman instability
which occurs when 7,/T; ~ 1, where T, and T; are the electron
and ion temperatures, respectively, Papadopoulos (1977))
can naturally drive turbulence with characteristic velocities
around the particles’ thermal speeds. Also, the occurrence of
continuous magnetic reconnection with the ejection of
plasmoids during the building of the corona itself in the
surrounds of the BH (Liu et al. 2002, 2003) will contribute to
the onset of turbulence. Numerical simulations of coronal
disk accretion also indicate the formation of turbulent flow in
the surrounds of the BH that may be triggered, e.g., by
magnetorotational instability (see e.g, Tchekhovskoy et al.
2011; McKinney et al. 2012; Dexter et al. 2014).

Turbulence is known to speed up the reconnection. In this
case, we can examine an alternative model of fast reconnection
driven by turbulence. We here adopt the turbulent collisional
fast reconnection model introduced by LV99.

According to LV99 theory, the presence of even weak
turbulence in a collisional flow causes the wandering of the
magnetic field lines (facilitated by Richardson diffusion, see
below) which allows for simultaneous events of reconnection
to occur in small patches, making reconnection naturally fast
and independent of the Ohmic resistivity. In other words, the
spontaneous stochasticity introduced by the weak turbulence in
the mean field causes the diffusion of the magnetic field lines,
which is a macroscopic process independent of microscopic
resistivity. The reconnection over small patches of magnetic
field determines the local reconnection rate. The global
reconnection rate is substantially larger as many independent
patches reconnect simultaneously. In other words, the LV99
model predicts that the small scale events happen at a slow
(Sweet—Parker) rate, but the net effect of several simultaneous
events makes reconnection fast. This theory has been
thoroughly discussed in the literature in many papers and
reviews (see, e.g., Eyink et al. 2011, 2013; Lazarian et al. 2012,
2015) and successfully tested by means of 3D MHD
simulations (Kowal et al. 2009, 2012; Xu & Yan 2013).

In the LV99 theory, the reconnection velocity is given by:

1
Li: L 2
NOZX | Mme, (12)

bl

Viee = V4 Min

X Linj

where Ly is the extension of the reconnection zone as in
Figure 1, My = viy /vA is the Alfvénic Mach number of the
turbulence, viy; and Liy; are the turbulent velocity and length,
respectively, at the injection scale. The three-dimensional
numerical MHD simulations by Kowal et al. (2009, 2012)
indicated a slightly distinct dependence in the power-law index
in the equation above, i.e., V. X Lﬁé“.

The equation above was also derived using the well-known
concept of Richardson diffusion (Eyink et al. 2011). From the
theoretical perspective this new derivation avoids the more
complex considerations of the cascade of reconnection events
that were presented in LV99 to justify the model. These authors
have demonstrated that the LV99 model is connected to the
“spontaneous stochasticity” of the magnetic field in turbulent
fluids (see also Eyink et al. 2011, where numerical simulations
demonstrate this diffusion process as well).
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Mass conservation (ARx/Lx = Viec/va) and Equation (12)
imply that

=

Ly L
ARy = Ly min |—, Ll M3, (13)
X inj

We may employ this relation to compute the magnetic
reconnection power from Equation (8). Considering the
discussion above, we may assume that the injection velocity
of the turbulence is of the order of the coronal gas sound speed
and the injection scale of the turbulence is of the order of the
size of the reconnection zone, i.e., Li,j ~ Ly, which in turn
may be set as a free parameter in the model being smaller than
the coronal loop size, i.e., Lx < L. With these assumptions, we
may rewrite the equation above as

31
ARy ~ 234 x 10°T 16r* 1" 32lxq ar-nm cm, (14)

where Iy = Lx/Rs.

This results in a magnetic reconnection width which is much
larger than in the case of AR (Equation (10)), indicating that
reconnection driven by turbulence can be much more efficient
to drive fast reconnection. As a matter of fact, observations of
solar flares indicate fast reconnection rates up to Vec/va ~ 0.1
(Takasaki et al. 2004), while numerical simulations of
turbulent fast reconnection also result in values up to
Viee/Va ~ 0.1 depending on the turbulent injection power

(P x viﬁj). Here, because of the lack of knowledge of the
physical details of the injection and power scales of the
turbulence, we adopt the analytical relation above for ARy.

The fact that turbulence results in a much larger reconnection
rate than AR is actually not a surprise and comes directly from
the different nature of both processes. As stressed before, AR
acts only at small scales, resulting in a much smaller
reconnection rate, while collisional turbulence acts on the
large scales of the fluid, as we can see, for instance, by
comparing the equation above with Equation (10). Kowal et al.
(2009) have also compared the two processes employing 3D
MHD numerical simulations and found that the introduction of
AR is unable to affect the rate of reconnection due to weak
turbulence. This supports the notion that in the presence of
turbulence and magnetic field stochasticity induced by it,
plasma kinetic effects do not seem dominant in the determina-
tion of the global reconnection speed.

This point can be better understood considering the
condition for having turbulent collisional reconnection accord-
ing to the LV99 theory. This requires the thickness of the
reconnection region (Equation (14)) to be larger than the ion
Larmor radius, ARy > R; (Eyink et al. 2011). We find that this
condition is satisfied in all the fiducial parametric space
investigated here for the physical conditions around the BHs. In
the opposite situation, collisionless kinetic effects would
prevail to induce fast reconnection.

The result above also suggests that AR may be an important
process in the beginning of the reconnection process, but once
turbulence is developed in the system, then fast reconnection
induced by turbulence will be the dominant process.

Considering Equations (8) and (14), we obtain that the
magnetic reconnection power released by turbulent fast
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Figure 2. Magnetic power (W) released by fast reconnection driven by
anomalous resistivity (in red) and by turbulence (in light gray) as a function of
the BH mass. The parametric space spans 0.05 <m < 1; 1 <7< 18; and
0.06 1 < Ix < I (assuming Ry = 6Ry).

reconnection in the surrounds of the BH is given by

_5
Wy~ 1.66 x 1037 37y 81 4lxq Hitam ergs™',  (15)

which obviously results in a larger value than in the case of fast
reconnection driven by AR (Equation (11)).

Figure 2 compares the two values derived for the magnetic
reconnection power (Equations (11) and (15)) as a function of
the mass of the central source for a suitable choice of
parameters: Ry = 6Rs; 1 < m < 10'° (in M, units) to span
masses from mlcroquasars to AGNs; and 0.05 < m < 1 (in
Mgaq units) for the mass accretion rate. Also, in order to ensure
near collisionality in the flow and the validity of the equations
above in the parametric space, we have constrained the lower
bound of the characteristic scales of the system to be larger than
the ion mean free path. Specifically, we have imposed
Infp S Ix < I, where [yg, =~ 5.70 x 1072/ cm is the mean free
path in Rg units. This gives 1 </ < 18 (in Rg units) for the
length of the magnetic loop (or the height of the corona) and
0.061 < Iy <1 (in Rg units). The upper limit of / has been
obtained from the condition I, < 1.

While in the AR case Wj has a dependence on the source
mass given by Wz oc m® in the turbulent reconnection case
this dependence is steeper Wy oc m as evidenced in Figure 2.
We will see in Section 3 that this has important observational
consequences for microquasars and AGNs.

2.4. Radiation-pressure Dominated Versus Gas-pressure
Dominated Accretion Disks

The values of accretion rate employed in Figure 2 are more
suitable for a corona connected to a radiation-pressure
dominated disk. We may also evaluate Wy from Equations (11)
and (15) when considering a gas-pressure dominated disk. In
this case, the accretion rates cannot be as large as those
considered in the radiation regime in Figure 2.

In a gas-pressure dominated regime the disk pressure is
given by Shakura & Sunyaev (1973):

_2 7 g

Pus ~ 4.11 x 100~ 10ry 8 g Srir2om=20 dynem™2, (16)

while for a radiation-pressure dominated regime the disk
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pressure is:

_3
Prag >~ 4.78 x 1057 'ry 2m~" dyn cm™2, (17)

where « is the disk viscosity parameter.

We can compare the two equations above in order to obtain
the range of accretion rates which are suitable for each regime.
Figure Al in Appendix A depicts the ratio between these two
pressures as a function of the mass of the sources. We see that
for 0.05 < a < 0.5 (see King et al. 2007), considering the
whole range of masses, Baq /s < 1 (gas-pressure dominated

regime) for m <5 x 107%, and Bad/Fas > 1 (radiation-

pressure dominated regime) for m > 5 x 1072, In the next
sections, we will adopt these ranges of accretion rates in the
computation of the magnetic reconnection power for each
accretion disk regime.

3. COMPARISON OF Wz WITH THE OBSERVED CORE
RADIO AND GAMMA EMISSION OF MICROQUASARS
AND AGNS

In the previous section, we evaluated the magnetic
reconnection power produced by fast reconnection in the
surrounds of a BH, considering two different mechanisms to
induce it, AR and turbulence. The second one was found to be
much more efficient. It is out of the scope of the present work
to predict what amount of this magnetic power goes to
accelerate particles, but as stressed in Section 1 (also in GLO5
and GPK10), we may expect that a substantial fraction of it will
produce high-speed electrons which will spew outward (Kowal
et al. 2011, 2012) and produce relativistic ejecta and
synchrotron radio emission. In this section, we first compare
the calculated fast magnetic reconnection power with the
observed radio emission of the nuclear regions of microquasars
and AGNs, then we compare this power with the processed
VHE emission from these sources.

3.1. Low-luminosity Sources

Figure 3 depicts in gray color scales the calculated magnetic
power released by a fast magnetic reconnection event as a
function of the central BH mass induced both by turbulence
(Equation (15)) in radiation- and gas-pressure dominated
regimes and by AR in a radiation pressure regime (Equa-
tion (11)). The continuous line in the figure corresponds to the
observed correlation between the BH mass and the core radio
luminosity for a sample of 96 nearby LLAGNs (within distances
of 19 Mpc) found by Nagar et al. (2002) from VLA and VLBA
observations. The dashed line was obtained by Nagar et al.
(2005) considering a more refined VLBI sample. The dot-
dashed line corresponds to the observed correlations by Merloni
et al. (2003) considering the VLA 5 GHz core radio emission of
a sample of ~100 AGNs (most of which have arcsecond
resolution) and the radio emission of eight GBHs obtained with
the Green-Bank Interferometer. Despite the simplicity of our
model, the slope dependence of the magnetic power released by
turbulent reconnection with the source mass is very similar to the
observed radio luminosity—source mass correlations for these
sources. A closer examination of the diagram shows that the
predicted intensities of the turbulent driven magnetic reconnec-
tion power in the swept parametric space are much larger than
the observed radio luminosities, specially in the upper part of the
diagram, i.e., in the radiation-pressure dominated case. This is an
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Figure 3. Magnetic power (W) released by fast reconnection driven by
anomalous resistivity (in red) and by turbulence as a function of the BH mass.
The upper part of the diagram of the turbulent driven reconnection power (light
gray) corresponds to a radiation-pressure dominated disk with larger accretion
rates (0.05 < i < 1), while the lower part of the diagram (dark gray) stands
for a gas-pressure dominated disk with 7z ~ 5 x 107 (see Appendix A and
Figure Al for details); and the intermediate gray region is the overlap between
both regimes. The diagram of the magnetic reconnection power driven by
anomalous resistivity also corresponds to a radiation-pressure dominated disk.
The other free parameters in the diagrams span 1</ < 18; and
0.06 1 < Iy < I (assuming Ry = 6Rg), as in Figure 2. The continuous and
dashed lines correspond to the observed correlations between the BH mass and
the core radio luminosity found for LLAGNs by Nagar et al. (2002) and Nagar
et al. (2005), respectively; and the dot-dashed line corresponds to observed
correlations for AGNs and microquasars by Merloni et al. (2003).

indication that in general only a small fraction of the magnetic
reconnection power would be enough to explain the observed
radio emission for most of the sources represented by the
correlation lines. The AR model on the other hand does not
match most of the observed correlations for the parametric space
considered. In GPK10 work, the comparison of the magnetic
reconnection power driven by AR with the radio luminosity of a
bunch of microquasars and LLAGNSs had revealed a better match
between both because, in that case, the magnetic reconnection
power was computed considering a larger disk radiation field
than the present evaluation (Equation (5)), making the corona
hotter (Equation (6)) and therefore the magnetic reconnection
more efficient. Also, in GPK10 we considered coronal heights
up to nearly 1000Rg which in that approach made the upper
bound of the reconnection power larger than in the present case.

Figure 4 compares the calculated magnetic reconnection
power driven by turbulence with the observed core radio
luminosities of a large sample of LLAGNs and microquasars,
namely nine microquasars (or GBHs, see Hannikainen et al.
2001; Merloni et al. 2003) and 233 LLAGNSs (including
Seyferts and LINERs galaxies, see Israel 1998; Nagar et al.
2002, 2005; Merloni et al. 2003; Kadler et al. 2012). Table Bl
lists the physical parameters for this sample. The BH masses of
the sources (also indicated in Table B1) were evaluated from
averages taken from different determinations in the literature
including kinematic methods using stellar, gas, or maser
dynamics (Richstone et al. 1998; Gebhardt et al. 2000; Merloni
et al. 2003; Remillard & McClintock 2006), and the relation
between the BH mass and the dispersion velocity at the center
of the host galaxy (Merritt & Ferrarese 2001; Tremaine et al.
2002) obtained from the HYPERLEDA catalog.®

8 http://leda.univ-lyon1.fr/
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Figure 4. Turbulent driven magnetic reconnection power Wy (Equation (15))
against BH source mass, as in Figure 3, compared to the observed core radio
emission of 233 LLAGNs and nine microquasars (GBHs). The parametric
space used in the calculation of Wy is the same as in Figure 3. The green
diamonds give the observed core radio luminosities for microquasars, the red
diamonds the core radio luminosities of LLAGNs (LINERS and Seyferts), and
the arrows indicate upper limits data. The position of the observed emission for
a few sources is highlighted with black arrows.

The radio emission from the sources in Figure 4 is
represented by diamond symbols, with the red color corre-
sponding to LLAGNs (LINERs and Seyfert galaxies) and the
green color to microquasars. We also highlighted the location
of the observed radio emissions of a few sources that have been
extensively explored in multi-wavelength campaigns, i.e., the
radio galaxies Cen A, M87, IC 310, and Per A (NGC 1275),
and the microquasars Cyg-X1 and Cyg-X3. Figure 4 confirms
the trend of the previous Figure 3 indicating that the magnetic
reconnection power extracted from reconnection of the
magnetic lines in the inner coronal region around the BHs of
microquasars and LLAGNs could be enough to explain the
core synchrotron radio emission from them, as suggested
already by GPK10 for a much smaller sample of sources (and
considering a fast magnetic reconnection model driven by
anomalous viscosity). Actually, the results indicate that for
most of the sources only a small fraction of the magnetic
reconnection power would be sufficient to accelerate the
electrons responsible for the radio synchrotron emission.

Laboratory experiments of magnetic reconnection (Yamada
et al. 2014) and solar flare observations (Lin & Hudson 1971)
indicate that ~50—60% of the magnetic power released by
reconnection can go into particle acceleration. Figure 3
indicates that there is in general much more power available
to accelerate particles than that spent in the radio Synchrotron
emission. As discussed in Section 1, accelerated relativistic
electrons along with accelerated protons will also cool via other
mechanisms that will lead to HE and VHE emission. These
processes include IC relativistic electron interactions with the
surrounding photon field, or SSC interactions with the
Synchrotron photons they produce, or proton interactions with
surrounding protons (via p-p interactions) and photons (via p-
photon interactions) (e.g., Romero et al. 2003; Abdo et al.
2009, Fermi LAT Collaboration et al. 2009; Aleksié
et al. 2010b; Khiali et al. 2015, and references therein). For
this reason in Figure 5 we have also plotted the observed
gamma-ray luminosities (see Table B1) which is available for
only a subsample of 23 sources of those depicted in Figure 4.
For most of the Seyferts galaxies of this subsample, the figure
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Figure 5. The same as in Figure 4, but now including also the gamma-ray
emission of a subsample of LLAGNs, and microquasars for which this
emission is available. This emission is represented by black circles. The radio
emission of the corresponding sources is also represented by black stars to
distinguish them from the rest of the sample. In a few cases for which there is
observed gamma-ray luminosity from MeV/GeV to TeV ranges, we plotted the
maximum and minimum values linking both circles with a vertical black line
that extends down to the radio emission of each source. The arrows associated
to some sources indicate that the gamma-ray emission is an upper limit only.

shows only upper limits of the gamma-ray luminosity in the
GeV band (obtained with 95% confidence level by (Ack-
ermann et al. 2012 with Fermi-LAT). These data are
represented by circle symbols in Figure 5, and Table Bl
provides more information on the gamma-ray luminosity for
these sources. We included also the observed gamma-ray
luminosities of the four radio galaxies highlighted in the figure
(Fermi LAT Collaboration et al. 2009, 2010; Aleksié
et al. 2014a, 2014b), as well as of the microquasars Cyg-X1
(Albert et al. 2007; Malyshev et al. 2013) and Cyg-X3 (Piano
et al. 2012). In these cases, there is data available from MeV/
GeV to TeV bands and we represented the whole luminosity
range (from the maximum to the minimum observed values)
with circles linked by vertical lines that also extend to the radio
emission of each of these sources (see also Table B1).

Figure 5 shows that the magnetic reconnection power
diagram also encompasses the observed gamma-ray emission
of the low luminosity sources, though we cannot predict what
fraction of this power might be required to produce it. In fact,
because the HE and VHE emissions of the sources do not
depend only on the energy of the accelerated primary
relativistic particles, but also on the surrounding photon and
proton density fields of the source, one should not expect that
the magnetic reconnection power might also directly probe this
emission. If the released Wj is responsible for the acceleration
of the relativistic particles then, it must be larger than (or at
least comparable, depending on the energy transfer efficiency)
the associated electron radio synchrotron radiation, as we find.
Nevertheless, a striking feature in Figure 5 is the fact that there
is in principle power enough to produce also the gamma-ray
emission (of course, with different amounts for different
sources) and this emission nearly follows the same trend of the
observed radio emission in the diagram, and thus both
emissions are correlated and could be possibly produced in
the same region in the core, by the same relativistic particle
populations, which in turn can be due to the magnetic
reconnection mechanism as described.
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Figure 6. The same as in Figure 4, but now including also the observed radio
emission from blazars (represented in blue diamonds). The vertical dashed
lines correct the observed emission by the effects of Doppler boosting (see
more details in the text).

We note that upper limits of the gamma-ray luminosity of a
much larger sample of Seyfert galaxies obtained by Ackermann
et al. (2012), but with no counterpart in the radio emission sample
of Figure 5, were also found to match and follow the same trend
of the other sources represented in the diagram of Figure 5.

3.2. Inclusion of High-luminosity Sources

In the previous section, we discussed the correlation between
the magnetic power released by fast magnetic reconnection at
the inner corona/accretion disk region, and the observed radio
and gamma-ray luminosities of LLAGNs and microquasars. In
this section we extend this analysis to a much broader sample
that includes blazars and GRBs, i.e., high-luminosity sources.

As stressed in Section 1, in blazars the jet is known to point
toward the line of sight screening most of the inner core
radiation, but the observed radio emission is often separated into
a core (probably produced near the jet basis) and an extended
component (e.g., Kharb et al. 2010). Figure 6 and Table B2
present the core (or jet basis) radio emission of these blazars
along with the core radio emission of LLAGNSs. As in Figure 4,
we compare the observed emission of these sources with the
calculated turbulent driven magnetic reconnection power. This
sample has 32 blazars studied by Nemmen et al. (2012) (whose
BH masses and radio emission were obtained from Vovk &
Neronov 2013 and Kharb et al. 2010, respectively). The dashed
vertical bars associated to the blazars’ emission give the
corrected radio luminosity due to Doppler beaming. We
performed the same correction as Nemmen et al. (2012) did
for the gamma-ray luminosity of these sources.”

Figure 6 indicates two striking features: with the Doppler
boosting correction, most of the blazars’ radio emission lies in
the highest accretion rate part of the Wy diagram. This is
compatible with the notion that this emission is actually
produced near the jet launching basis and therefore could well
be triggered by fast magnetic reconnection as in the LLAGNS.
On the other hand, in spite of the uncertainties in the
determination of the Doppler boosting correction and the

° Nemmen et al. (2012) assumed an isotropic gamma-ray emission and then
corrected it by the beaming factor f}, i.e., Leorr = f), Liso,» Where Leoy is the
corrected luminosity, Lis, is the isotropic luminosity, and f, = 1 — cos (1/I}),
where I is the bulk Lorentz factor.
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Figure 7. The same as in Figure 5, but now including also the gamma-ray

emission from blazars (represented in blue circles) and GRBs (represented in

orange circles). The vertical dashed lines correct the observed emission by the
effects of Doppler boosting (see more details in the text).

poorness of the sample, the blazar emission does not seem to
follow the same trend as that of the LLAGNS, specially the
highest luminosity ones. This may be an indication that their
emission, specially that of the highest luminosity sources,
comes mostly from further out in the jet basis, and may be due
to another population of relativistic particles, probably
produced already at the jet shock, as it is generally expected.

To strengthen the conclusion above, in Figure 7 we have
plotted the observed gamma-ray emission for the 32 blazars
(Nemmen et al. 2012, see also Table B2) along with the
observed gamma and radio emission of the LLAGNs. Even with
the Doppler correction, we note that most of the blazars’ gamma-
ray emission lies above the Wp diagram. Besides, like the radio
emission, it does not follow the same trend of the LLAGNS.

For comparison, we have also plotted the gamma-ray
emission of a sample of 54 GRBs (also obtained from
Nemmen et al. 2012, see Table B3). Figure 7 clearly shows
that neither the blazars nor GRBs have their gamma-ray
luminosity correlated with Wp. Actually, the trend that links
these two classes of sources in the diagram is anti-correlated
with the gray zone that characterizes the nuclear magnetic
reconnection emission mechanism here discussed. This sug-
gests that the gamma emission in these sources cannot be
attributed to this emission process. This result is consistent with
what is usually expected in the case of the GRBs, i.e., that their
gamma-ray emission does not come from the core or the engine
which is totally embedded in the envelope of the progenitor
(e.g., Paczyniski 1998; MacFadyen & Woosley 1999). In the
case of the blazars, this result also indicates that their nuclear
emission is probably obscured by the jet pointing to us, and
therefore what we really observe is gamma-ray emission
coming predominantly from the optically thin jet.

4. DISCUSSION AND CONCLUSIONS

We have here extended the earlier work by GLO5
and GPKI10, investigating the interactions between the
magnetic field lines that arise from the accretion disk and the
magnetosphere anchored into the BH horizon of microquasars
and AGNs. We examined the conditions under which fast
magnetic reconnection events can occur in this inner region and
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release enough magnetic power to enable the heating and
acceleration of particles to relativistic velocities.

4.1. Anamalous Resistivity Versus Turbulence Induced Fast
Reconnection and other Processes

Reviewing the potential mechanism(s) that can excite fast
reconnection in this nearly collisional MHD scenario, we
compared the earlier investigated process in GLO5
and GPK10, namely AR (Parker 1979; Biskamp et al. 1997),
with reconnection driven by turbulence (Kowal et al
2009; LV99). We have found that the magnetic power released
by turbulent driven fast reconnection (Equation (15)) is much
larger than that obtained by AR (Equation (11)), as the presence
of turbulence naturally enlarges the thickness and the volume of
the magnetic reconnection discontinuity (Equation (14)). This
result is not a surprise, since AR acts dominantly at small scales,
resulting in a much smaller reconnection rate, while collisional
turbulence acts on the large scales of the fluid (see Equa-
tions (10) and (14) that compare the thickness of the
reconnection zone for both processes).

Back to 2005, GLO5 (see also GPK10) explored only the
effects of AR in driving fast reconnection in the surrounds of
BHs, because this process was already largely studied, while
the LV99 theory was still under testing. Currently, LV99
theory has been thoroughly discussed considering different
approaches (e.g., Eyink et al. 2011; Lazarian et al. 2012, 2015)
and successfully tested by means of 3D MHD simulations
(Kowal et al. 2009, 2012; Eyink et al. 2013; Xu & Yan 2013),
therefore motivating its examination in the present analysis.
Interestingly, we have found that it is able to reproduce much
better the observations (see Section 3 and below).

The perception that turbulence might affect magnetic
reconnection (as in LV99) is not unprecedented (for a review
with a comparative analysis of the different models see Kowal
et al. 2009; Eyink et al. 2011; Lazarian et al. 2015). Several
earlier works focussed on the effects of turbulence at
microphysical scales (e.g., Speiser 1970; Jacobson & Moses
1984), but at the MHD large scale level these kinetic effects are
not dominant. The closest study to the LV99 model was done
by Matthaeus & Lamkin (1985, 1986). These authors explored
2D magnetic reconnection in the presence of turbulence and
found a significant enhancement in the reconnection rate.
However, they did not derive an analytical prediction for the
reconnection speed. Other works have introduced the hyper-
resistivity concept and tried to derive fast reconnection rates
from turbulence within the context of mean-field resistive
MHD (Strauss 1986; Bhattacharjee & Hameiri 1986; Hameiri
& Bhattacharjee 1987; Diamond & Malkov 2003; Yokoi &
Hoshino 2011; Guo et al. 2012). Though the approach at first
level seems interesting, these works have reached different
results in the estimates of the reconnection rate and, besides,
they still lack multidimensional numerical testing.

Several possibilities of fast reconnection in the collisional
MHD regime driven by instabilities in the reconnection layer
have been also largely discussed (e.g., Bhattacharjee et al.
2009; Loureiro et al. 2009). As remarked in Eyink et al.
(2011), these ideas can be traced back to the work of Shibata &
Tanuma (2001) (see also Strauss 1986; Waelbroeck 1989) who
suggested that tearing instability may result in fractal
reconnection taking place on very small scales. Estimates
indicate that laminar current sheets subject to tearing instability
have reconnection rates that are a little faster than the Sweet—
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Parker, but they enlarge the reconnection layer enabling a wide
outflow which will become turbulent in most astrophysical
conditions. In this case, the instability can be important for
initiating reconnection when the level of pre-existing turbu-
lence is still low, but once turbulence becomes dominant this
will dominate reconnection, making it very fast. In conclusion,
like AR, we expect these instabilities to be important for the
onset of reconnection and turbulence, therefore increasing the
three-dimensional stochasticity of magnetic field lines and thus
initiating large scale fast reconnection, as proposed in LV99.

4.2. Particle Acceleration Induced by the Magnetic Power
Released by Reconnection

In the present work we focussed on the derivation of the
magnetic power released by fast magnetic reconnection and
then, arguing that part of this energy would be able to accelerate
particles to relativistic velocities, we compared this power with
the observed radio and gamma-ray luminosities of BH sources
spanning 10'® orders of magnitude in mass and 10° orders of
magnitude in luminosity. We found that these luminosities and,
therefore, the relativistic particle population responsible for them
could be due to this magnetic power (see Section 4.3).

Though the specific nature of the particle acceleration
mechanism is not a critical point in the present work, a few
notes are in order in this regard. Particle acceleration by a first-
order Fermi process in fast magnetic reconnection sites has been
extensively studied (see, e.g., the reviews in Kowal et al. 2011,
2012; de Gouveia Dal Pino et al. 2014; de Gouveia Dal Pino &
Kowal 2015, and references therein). As remarked before, GLO5
were the first to propose that this process might occur within
current sheets. In analogy to shock acceleration, GLOS5 verified
that particles trapped between the two converging magnetic
fluxes (moving toward each other with a velocity Vz) would
bounce back and forth, undergoing head-on interactions with
magnetic fluctuations, and their energy after a round trip would
increase by (AE/E) ~ Vg/c, which implies a first-order Fermi
process with an exponential energy growth after several round
trips, resulting in a power-law particle spectrum. Before that,
several authors (e.g., Litvinenko 1996; Shibata & Tanuma 2001;
Zenitani & Hoshino 2001) addressed the acceleration of energetic
particles in reconnection sites but did not describe the process as
a first-order Fermi process. The analytical predictions of GLO05
were confirmed by Drake et al. (2006) who made 2D numerical
PIC simulations of the process in collisionless fluids, which thus
work only for 2D converging magnetic islands and probe only
kinetic scales (see also, Zenitani & Hoshino 2008; Zenitani et al.
2009). The equivalence between the two models was discussed
in Kowal et al. (2011, 2012) who performed 2D and 3D
numerical collisional MHD simulations with test particles.
Besides, these authors demonstrated that the process works in
3D fluids (where the 2D magnetic islands are opened into 3D
loops, as described in GLO5).

These results strengthen the possibility that the overall
magnetic reconnection process in the surrounds of a BH, near
the jet launching basis, can lead to particle acceleration and
allow for the observed synchrotron radio emission in the core
regions of these sources and the associated high energy
gamma-ray emission as well.'”

10 Of course, as stressed before, we cannot exclude the possibility that fast
magnetic reconnection may also lead to the production of plasmoids that can
propitiate the formation of a shock right outside of the reconnection region,
allowing for particle acceleration in this shock (see also Khiali et al. 2015).
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4.3. Comparison with Observations

Derived as a function of inner radius region parameters, i.e., the
mass of the central BH (m = M /M,,), the disk mass accretion
rate (1 = M/Mgqq), the extension of the coronal loops
(I = L/Rs), and the extension of the magnetic reconnection
region in the corona (Iy = Lx/Rs), the calculated fast magnetic
reconnection power driven by turbulence was compared with the
observed nuclear radio and gamma-ray emission of a much larger
sample of compact sources than that used in GPK10, including
microquasars, LLAGNs (i.e., LINERS and Seyfert galaxies), as
well as blazars and GRBs. Our results show that, in general, just a
small fraction of this power would be enough to explain the
observed radio luminosities of the low-luminosity sources
(LLAGNs and microquasars) (see Figure 4). In most of these
cases, the corresponding required accretion rate is m < 0.05.
Also striking is the fact that the slope dependence of the magnetic
power released by turbulent reconnection with the source mass
nearly follows the same trend of the observed radio luminosity—
source mass correlation for these sources (Nagar et al. 2002,
2005; Merloni et al. 2003, see Figure 3), which suggests that this
mechanism could provide a natural interpretation for this
correlation, as suggested earlier by GPK10, but considering a
very small sample of sources and fast reconnection induced by
AR only.

The corresponding gamma-ray emission of these sources,
which is believed to be produced by a number of leptonic and
hadronic processes involving the accelerated electrons and
protons, respectively (through SSC, IC, proton—proton inelastic
collisions, and proton—photon collisions (Romero et al. 2003;
Khiali et al. 2015), can in principle be also associated with the
same emission zone that produces the radio synchrotron
emission in the core of these sources. For this reason, we have
investigated whether the power released by magnetic reconnec-
tion could also be connected with the gamma-ray emission of
these sources. We see that this could be the case for
microquasars and LLAGNs. The observed gamma-ray lumin-
osity of these sources is nearly correlated with both the radio
luminosity and the calculated magnetic reconnection power
(Figure 5), being smaller than the latter. This suggests that the
particles accelerated by the magnetic reconnection mechanism
here discussed can produce the radio emission and be also
responsible for the processing of the high energy emission in
the core region. Even the radio galaxy IC 310, which has been
argued to emit like a blazar (e.g., Aleksi¢ et al. 2014a), follows
this trend. We note however that, because in most cases the
observed gamma-ray luminosity is larger than the radio
luminosity, the former lies, in general, in the upper parts of
the magnetic reconnection diagram, therefore corresponding to
accretion rates which are larger than those predicted when
examining only the radio emission of the sources. This suggests
that in most cases, in order to produce magnetic power enough
to accelerate particles able to produce both the radio and the
VHE emission, the accretion rates must be in general riz > 0.05.

Moreover, the correlations found above may also shed some
light on the interpretation of the so-called “fundamental plane”
obtained empirically, which correlates the radio and X-ray
emission of microquasars and LLAGNs with the BH mass of the
sources (see Merloni et al. 2003; Falcke et al. 2004; Kording
et al. 2006; Wang et al. 2006; Li et al. 2008; Giiltekin et al. 2009;
Yuan et al. 2009; Plotkin et al. 2012; Huang et al. 2014).
Although we here did not deal with the X-ray emission which is
directly related with the accretion disk processes, but focussed on
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the radio and VHE emissions related to the disk corona, our
model suggests a simple physical interpretation for the existence
of these empirical correlations as linked to magnetic reconnection
activity in the core of these sources. The fact that fast magnetic
reconnection and the associated radio flare is a transient and
violent phenomenon that leads to the partial destruction of the
equilibrium configuration in the inner accretion disk/corona
region in the surrounds of the BH, suggests that this process
could be related to the transition from the low/hard to the high/
soft SPL X-ray states often detected in microquasars (Remillard
& McClintock 2006; Zhang et al. 2014), as argued in GPK10.
However, a detailed analysis of this transition and the accretion
disk—coronal state that follows an event of fast reconnection, as
well as the reproduction of the whole spectral energy distribution
(SED) of the sources, is out of the scope of this work.

Our results change considerably in the case of blazars.
Although after Doppler beaming correction, in most cases their
radio emission lies within the upper part of the magnetic
reconnection power W diagram, which corresponds to accretion
rates much larger than iz = 0.05, this emission, in general, does
not seem to follow the same trend as that of the LLAGNSs or of
the magnetic reconnection power itself (Figure 6). In the case of
their gamma-ray luminosity, even with the Doppler beaming
correction, most of this power lies well above the W; diagram
(Figure 7). Comparing this with the gamma-ray emission of a
sample of GRBs, we see that the line that links both the blazars
and the GRBs gamma-ray emissions in the diagram is anti-
correlated with the gray zone corresponding to the fast magnetic
reconnection power in the core. This suggests that the emission
in these sources cannot be attributed to this acceleration process.
In the case of blazars, for which the jet axis points to the line of
sight, this result is consistent with the standard scenario for these
sources where the emission is attributed to relativistic particle
acceleration along the jet which has relativistic bulk velocities. A
similar scenario is applicable to GRBs. Their prompt gamma-ray
emission and the afterglow radio emission are attributed to the
reverse internal shock and the forward external shock,
respectively, of a super relativistically beamed jet after it breaks
out from the stellar progenitor envelope (e.g., Woosley 1993;
Paczyniski 1998; MacFadyen & Woosley 1999). In other words,
in both classes of sources, the observed emission seems to be
produced at the jet at distances larger than a few 20Rg from the
core of the sources and probably cannot be explained by the
magnetic reconnection scenario here described. Any deep core
emission in these sources is probably screened by opacity and by
the jet pointing toward our line of sight. This result is consistent
with the predictions of GPK10, and also with Nemmen et al.
(2012) whose observed correlation between GRBs and blazars
suggests that the gamma-ray and radio emission from such
sources is originated further out at the associated relativistic jet.

We note that in recent work Zhang & Yan (2011) invoked
the LV99 fast reconnection model and the GLOS first-order
Fermi acceleration mechanism to explain the emission features
in some GRBs. Specifically, they suggested that the GRB
prompt emission would occur in a Poynting-flux dominated
regime through the collision of multiple injected shells into the
jet flow. These would distort the magnetic field lines and
induce fast reconnection which in turn would induce
turbulence, further distorting the magnetic field lines, easing
additional magnetic reconnection, and resulting in a runway
release of the stored magnetic field energy and particle
acceleration. This mechanism is somewhat similar to what
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we have suggested here in the sense that the onset of
instabilities and the continuous reconnection during the
building of the corona itself may trigger turbulence which in
turn speeds up the overall process. However, distinctly from the
Zhang & Yan (2011) model which is a mechanism occurring in
the jet beam, our model occurs within the nuclear region of the
system. Other works have also investigated the effects of fast
reconnection along the jet (e.g., Giannios 2010; Uzdensky &
McKinney 2011; de Gouveia Dal Pino & Kowal 2015). In
particular, de Gouveia Dal Pino & Kowal (2015) have injected
test particles in an MHD simulation of a relativistic jet and
found evidence of efficient particle acceleration by reconnec-
tion in this system.

We should stress that the results of the fast magnetic
reconnection model investigated here are relatively insensitive
to the physical parameters inside the accretion disk, except for
the accretion rate which was allowed to vary between
0.0005 < i < 1. The source mass is the more critical
parameter in our model as it varies over 10'C orders of
magnitude. This trend seems to be confirmed when we repeat
the calculations here presented but adopting a magnetically
dominated advective flow (see Meier 2012; Sikora & Begel-
man 2013) to describe the disk accretion/corona in the inner
region of the source, rather than the standard Shakura—Sunyaev
disk. In fact, with this new approach we find that the results and
the slope of the diagrams of Figures 4-7 do not change
substantially (see Singh et al. 2015).

As remarked, other contemporary works have also explored
magnetic processes in the surrounds of BH systems and other
compact sources to explain their emission (see, e.g., Soker
2010; Cemeljié et al. 2013; Huang et al. 2014; Uzdensky &
Spitkovsky 2014). In particular Huang et al. (2014) investi-
gated magnetic reconnection in the surrounds of BH binary
systems (microquasars) employing a radiatively inefficient
advection-dominated accretion flow to describe the accretion
disk combined with a jet model. They find that this could
explain the observed correlation between the radio and X-ray
emission for the high soft state. Furthermore, they argue that
the sources that deviate from this correlation (the outliers)
could be explained by an appropriate combination of these two
mechanisms, a result that is consistent with the present analysis
and the argument of GPK10.

4.4. Summary and Final Remarks

In summary, the results of the present work indicate that in
the case of microquasars and low luminosity AGNSs
(LLAGNS), the power released by fast magnetic reconnection
driven by turbulence in the surrounds of the BH is able to
explain the observed core radio and gamma-ray emission of
these sources, therefore indicating that the surrounds of the
BHs (as sketched in Figure 1) can be the acceleration region in
these cases. Also, according to our results, fast reconnection
induced by AR is clearly less efficient to provide the
appropriate magnetic power for most of the sources of the
sample; therefore, fast reconnection induced by turbulence (as
described in LV99) is clearly more appropriate and, besides, it
results in nearly the same trend (slope) of the observed
luminosity distributions for these sources (see Figures 3-5). On
the other hand, in the case of blazars (and GRBs), our results
show that the magnetic power released by fast reconnection
(either driven by turbulence or AR) in the surrounds of the
central source is clearly not sufficient to explain both the

12

KADOWAKI, DE GOUVEIA DAL PINO, & SINGH

observed radio and gamma-ray radiation for most of these
sources (Figures 6 and 7). This is probably due to the fact that
these sources have their jets pointing to our line of sight and,
therefore, the core emission is screened by the jet. So what is
effectively observed is emission coming from further out—
from the jet, as generally expected for these sources.

The results above connecting both the radio and gamma-ray
emission from low-luminosity compact sources to magnetically
dominated reconnection processes are very promising as they
suggest a unifying single process of relativistic particle
acceleration in the core region which may naturally help with
the interpretation of the observed correlations of LLAGNs and
microquasars, as remarked, and also with clues for existing
unification AGN theories, providing important predictions for
the coming new generation of VHE observatories with much
larger sensitivity and energy range to perform emission and
variability studies, such as the Cherenkov Telescope Array (see
Actis et al. 2011; Acharya et al. 2013; Sol et al. 2013). Also,
multi-frequency observation (as, e.g., Hovatta et al. 2014) will
be crucial to better constrain the location of the gamma-ray
emission and the acceleration mechanisms.

Finally, we should note that in this work we have focussed
on the total power released by magnetic reconnection in the
core region of the sources, without examining the radiation
mechanisms by which this energy can be transformed into
radio or gamma-ray emission. In a companion work we have
explored the acceleration mechanism above operating in the
core region of the microquasars Cyg X-1 and Cyg X-3 (see
Figures 4, 5 and 7) and have reproduced their entire observed
non-thermal SED, from the radio to the gamma-ray flux profile
(see Khiali et al. 2015).
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CNPq (142220/2013-2 and 306598/2009-4) and CAPES. This
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Alex Lazarian, Zulema Abraham, Rodrigo Nemmen, Tsvi
Piran, and James Stone. The authors also acknowledge the
useful comments from an anonymous referee.
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Figure Al. Ratio between the radiation and the gas pressure of the accretion
disk (P /Pgas) as a function of the source mass for different values of 7. The
gray regions give the parametric space for Buq/Fys for the radiation-pressure
(top) and the gas-pressure dominated (bottom) regimes. The parametric space
considered is 0.05 < a < 0.5, i >~ 5 x 107* for the gas-pressure dominated
regime, and 5 x 1072 < 7z < 1 for the radiation-pressure dominated regime.
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APPENDIX A
GAS AND RADIATION PRESSURE REGIMES

Figure Al presents the ratio between the radiation and the
gas pressure in the accretion disk versus the source mass for
different values of the accretion rate, as obtained from
Equations (16) and (17).
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APPENDIX B

Table Bl lists the physical parameters of LLAGNs
and microquasars. Table B2 presents the core radio emission
of LLAGNs. Table B3 lists the gamma-ray emission of
GRBs

Table B1
Radio and Gamma-ray Emission (When Available) of LLAGNs and Microquasars (or Galactic Black Hole Binaries)

Sources Type log,o(Lrlergs™']) Notes Ref. log,o(L [erg s™']) Notes Ref. log,,(M /M¢) Ref.
) 2) 3 4) (5) (6) ™ (8) 9) (10)
IC 239 L 36.66 UL (0) 6.67 (3)(4)
IC 356 T 36.77 UL 0) 7.69 (3)(4)
IC 520 T 37.60 UL (0) 7.44 (3)(4)
IC 1727 TIL 36.04 UL (0) 7.41 (3)(4)
NGC 185 S 33.99 UL (0) 3.89 (3)(4)
NGC 266 L 38.46 (0) 8.39 (3)(4)
NGC 315 L 40.57 (0) 8.96 (3)(4)(5)
NGC 404 L 35.13 UL (0) 484 (3)(4)
NGC 410 L 37.96 UL 0) 8.88 (3)(4)
NGC 428 T/L 36.56 UL 0) 4.36 (3)(4)
NGC 474 L 37.46 UL (0) 7.66 (3)(4)
NGC 488 T 37.19 UL (0) 8.06 (3)(4)
NGC 521 TH 37.91 UL (0) 8.23 (3)(4)
NGC 524 T 37.45 (0) 8.48 (3)(4)
NGC 660 TH 36.36 UL (0) 7.10 (3)(4)
NGC 676 S 37.01 UL (0) 7.55 3)4)
NGC 718 L 37.09 UL (0) 7.15 (3)(4)
NGC 777 SIL 38.08 UL (0) 9.01 (3)(4)
NGC 841 L 37.98 UL (0) 7.70 (3)(4)
NGC 1055 TIL 36.71 UL (0) 6.41 (3)(4)
NGC 1058 S 36.13 UL 0) 5.47 3)4)
NGC 1167 S 39.54 (0) 8.16 (3)(4)
NGC 1169 L 37.49 UL (0) 7.93 3)4)
NGC 1275 (Per A) s 41.42 (0) 41.63 (13) 8.62 (3)(4)(5)
NGC 1275 (Per A) s 41.42 (0) 4322 (13) 8.62 (3)(4)(5)
NGC 1961 L 37.88 UL 0) 8.50 (3)(4)
NGC 2273 s 37.78 (0) 7.43 (3)(4)(5)
NGC 2336 L/S 37.49 UL (0) 7.24 3)(4)
NGC 2541 T/H 36.31 UL 0) 5.65 (3)(4)
NGC 2655 s 37.81 (0) 771 (3)(4)
NGC 2681 L 36.66 UL (0) 721 (3)(4)
NGC 2683 LS 35.72 UL (0) 721 (3)(4)
NGC 2685 S/T 36.63 UL (0) 6.82 3)4)
NGC 2768 L 37.91 (0) 7.98 (3)(4)
NGC 2787 L 37.33 (0) 7.97 (3)(4)(5)
NGC 2832 L 38.36 UL 0) 9.09 (3)(4)
NGC 2841 L 36.46 (0) 8.31 (3)(4)(5)
NGC 2859 T 37.07 UL (0) 7.92 (3)(4)
NGC 2911 L 38.75 (0) 8.47 (3)(4)
NGC 2985 T 36.96 UL 0) 7.84 3)4)
NGC 3031 S 37.59 (0) 773 (3)(4)(5)
NGC 3079 S 38.56 0) 7.83 3)@)(5)
NGC 3147 S 38.38 0) 8.55 3)4)(5)
NGC 3166 L 37.12 UL (0) 7.60 (3)(4)
NGC 3169 L 37.68 (0) 7.96 (3)(4)(5)
NGC 3190 L 37.00 (0) 8.01 (3)(4)
NGC 3193 L 37.17 UL (0) 8.08 (3)(4)
NGC 3226 L 37.70 (0) 8.14 (3)(4)(5)
NGC 3227 s 37.43 (0) 41.30 UL (8) 7.46 (3)(4)(5)
NGC 3245 T 36.95 UL (0) 8.21 3)4)
NGC 3254 S 37.18 UL 0) 7.34 (3)(4)
NGC 3301 L 37.17 UL (0) 721 (3)(4)
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Table B1

(Continued)
Sources Type log,o(Lrlerg s7']) Notes Ref. log,o (L [erg s~1) Notes Ref. log,,(M /M) Ref.
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) ) (10)
NGC 3368 L 36.07 UL (0) 7.8 (3)(4)
NGC 3379 LT 36.07 UL (0) 8.06 (1)(2)(3)(4)
NGC 3414 L 37.41 (0) 8.46 (3)(4)
NGC 3433 LT 37.63 UL (0) 6.41 (3)(4)
NGC 3486 s 36.00 UL (0) 5.85 (3)(4)
NGC 3489 /S 35.87 UL (0) 691 (3)(4)
NGC 3507 L 37.03 UL (0) 6.54 (3)(4)
NGC 3516 s 37.55 (0) 41.70 UL (8) 7.58 (3)(4)(5)
NGC 3607 L 37.06 (0) 8.34 (3)(4)
NGC 3608 L/S 37.17 UL (0) 8.08 2)(3)(4)
NGC 3623 L 35.94 UL (0) 7.54 (3)(4)
NGC 3626 L 37.27 UL (0) 7.48 (3)(4)
NGC 3627 /S 35.94 (0) 7.26 (3)(4)(5)
NGC 3628 T 36.21 (0) 6.45 (3)(4)
NGC 3642 L 37.24 UL (0) 6.95 (3)(4)
NGC 3675 T 36.47 UL (0) 7.00 (3)(4)(5)
NGC 3681 T 37.03 UL (0) 6.67 (3)(4)
NGC 3692 T 3727 UL (0) 7.07 (3)(4)
NGC 3705 T 36.79 UL (0) 7.05 (3)(4)
NGC 3718 L 37.74 (0) 7.71 (3)(4)
NGC 3735 S 37.66 UL (0) 7.46 (3)(4)
NGC 3780 L 37.44 (0) 6.63 (3)(4)
NGC 3898 T 36.94 UL (0) 8.14 (3)(4)
NGC 3900 L 37.37 UL (0) 7.45 (3)(4)
NGC 3917 T 36.81 UL (0) 5.04 (3)(4)
NGC 3941 S 36.85 UL (0) 7.34 (3)(4)
NGC 3945 L 37.22 (0) 7.97 (3)(4)
NGC 3953 T 36.82 UL (0) 7.30 (3)(4)
NGC 3976 S 37.59 UL (0) 8.03 (3)(4)
NGC 3982 S 36.72 UL (0) 6.16 (3)(4)
NGC 3992 T 36.82 UL (0) 7.62 (3)(4)
NGC 3998 L 38.68 (0) 8.72 (3)(4)(5)
NGC 4013 T 36.72 UL 0) 6.54 (3)(4)
NGC 4036 L 37.22 UL (0) 8.15 (3)(4)
NGC 4051 S 36.72 UL (0) 40.60 UL (8) 6.63 (3)(4)(5)
NGC 4111 L 36.82 UL (0) 7.57 (3)(4)
NGC 4125 T 37.03 UL (0) 8.48 (3)(4)
NGC 4138 S 36.89 (0) 40.60 UL (8) 7.28 (3)(4)
NGC 4143 L 37.24 (0) 821 (3)(4)(5)
NGC 4150 T 36.23 UL 0) 6.50 (3)(4)
NGC 4151 S 37.97 (0) 4030 UL (8) 7.00 (3)(4)(5)
NGC 4168 S 37.19 (0) 7.96 (3)(4)
NGC 4169 S 37.74 (0) 7.97 (3)(4)
NGC 4192 T 36.82 UL (0) 7.37 (3)(4)
NGC 4203 L 3721 (0) 7.80 (3)(4)(5)
NGC 4216 T 36.79 (0) 8.14 (3)(4)
NGC 4220 T 36.88 UL (0) 7.02 (3)(4)
NGC 4258 S 36.34 (0) 7.53 (H)(2)(3)(4)(5)
NGC 4261 L 39.83 (0) 8.80 (1)(2)(3)(4)(5)
NGC 4278 L 38.18 (0) 8.86 (3)(4)(5)
NGC 4281 T 37.35 UL (0) 8.61 (3)(4)
NGC 4293 L 36.56 (0) 7.13 (3)(4)
NGC 4314 L 36.23 UL (0) 6.98 (3)(4)
NGC 4321 T 36.66 UL (0) 6.70 (3)(4)(5)
NGC 4324 T 37.35 UL (0) 6.75 (3)(4)
NGC 4346 L 36.72 UL (0) 7.45 (3)(4)
NGC 4350 T 36.66 UL (0) 7.96 (3)(4)
NGC 4374 L 38.97 (0) 9.07 (1H)(2)(3)(4)(5)
NGC 4378 S 37.52 UL (0) 8.06 (3)(4)
NGC 4388 S 37.05 (0) 40.70 UL (8) 6.80 (3)(4)(5)
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Table B1

(Continued)
Sources Type log,o(Lrlerg s7']) Notes Ref. log,o (L [erg s~1) Notes Ref. log,,(M /M) Ref.
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) ) (10)
NGC 4394 L 36.66 UL (0) 7.19 (3)(4)
NGC 4395 S 3532 UL (0) 39.60 UL (8) 483 (1)(3)(4)(5)
NGC 4414 T 36.19 UL (0) 7.02 (3)(4)
NGC 4419 T 37.14 (0) 6.96 (3)(4)
NGC 4429 T 36.75 UL (0) 7.90 (3)(4)
NGC 4435 TH 36.75 UL (0) 7.68 (3)(4)
NGC 4438 L 36.66 UL (0) 7.40 (3)(4)
NGC 4450 L 37.01 (0) 735 (3)(4)(5)
NGC 4457 L 36.74 UL (0) 7.02 (3)(4)(5)
NGC 4459 T 36.71 UL (0) 7.86 (3)(4)
NGC 4472 S 37.28 (0) 8.78 (3)(4)(5)
NGC 4477 S 36.71 UL (0) 7.87 (3)(4)
NGC 4486 (M87) L 40.14 (0) 39.91 (10) 9.33 (1)(3)(4)(5)
NGC 4486 (M87) L 40.14 (0) 41.09 (10) 933 (1)(3)(4)(5)
NGC 4494 L 36.13 UL (0) 7.60 (3)(4)(5)
NGC 4501 S 36.75 UL (0) 7.83 (3)(4)(5)
NGC 4527 T 36.56 UL (0) 7.38 (3)(4)
NGC 4548 L 36.79 (0) 7.32 (3)(4)(5)
NGC 4550 L 36.55 (0) 6.88 (3)(4)
NGC 4552 T 38.47 (0) 8.57 (3)(4)
NGC 4565 S 36.80 - (0) 7.64 (3)(4)(5)
NGC 4569 T 36.75 UL (0) 7.45 (3)(4)
NGC 4579 SIL 38.15 (0) 7.81 (3)(4)(5)
NGC 4589 L 38.28 (0) 8.35 (3)(4)
NGC 4596 L 36.75 UL (0) 7.54 (3)(4)
NGC 4636 L 36.92 (0) 8.09 (3)(4)(5)
NGC 4639 s 36.75 UL (0) 6.60 (3)(4)
NGC 4643 T 37.08 UL 0) 7.58 (3)(4)
NGC 4651 L 36.75 UL (0) 6.84 (3)(4)
NGC 4698 S 36.71 UL (0) 748 (3)(4)
NGC 4713 T 36.81 UL (0) 4.14 (3)(4)
NGC 4725 s 36.40 UL (0) 7.40 (3)(4)(5)
NGC 4736 L 35.80 - (0) 7.12 (3)(4)(5)
NGC 4750 L 37.27 UL (0) 7.40 (3)(4)
NGC 4762 L 36.66 (0) 7.54 (3)(4)
NGC 4772 L 37.20 - (0) 755 (3)(4)
NGC 4826 T 35.44 UL (0) 6.84 (3)(4)
NGC 4866 L 36.71 UL (0) 8.20 (3)(4)
NGC 5005 L 36.96 UL (0) 7.84 (3)(4)
NGC 5012 T 37.47 UL 0) 7.46 (3)(4)
NGC 5033 S 36.95 (0) 736 (3)(4)(5)
NGC 5055 T 36.01 UL (0) 6.86 (3)(4)
NGC 5194 S 36.07 UL (0) 6.74 (3)(4)(5)
NGC 5195 L 36.24 UL (0) 7.28 (3)(4)
NGC 5273 S 36.96 UL (0) 6.20 (3)(4)(5)
NGC 5297 L 37.59 UL (0) 6.60 (3)(4)
NGC 5322 L 38.36 (0) 8.43 (3)(4)
NGC 5353 LT 38.68 (0) 8.82 (3)(4)
NGC 5354 TIL 38.28 (0) 8.27 (3)(4)
NGC 5363 L 38.54 (0) 8.33 (3)(4)
NGC 5371 L 37.59 UL (0) 7.92 (3)(4)
NGC 5377 L 37.72 (0) 7.87 (3)(4)
NGC 5395 S/L 37.77 UL (0) 7.53 (3)(4)
NGC 5448 L 37.46 UL (0) 7.24 (3)(4)
NGC 5485 L 37.47 UL (0) 8.08 (3)(4)
NGC 5566 L 37.14 UL (0) 7.70 (3)(4)
NGC 5631 S/L 37.46 UL (0) 777 (3)(4)
NGC 5656 T 37.52 UL (0) 7.11 (3)(4)
NGC 5678 T 37.36 UL (0) 7.35 (3)(4)
NGC 5701 T 37.13 UL (0) 7.22 (3)(4)
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Table B1

(Continued)
Sources Type log,o(Lrlerg s7']) Notes Ref. log,o (L [erg s~1) Notes Ref. log,,(M /M) Ref.
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) ) (10)
NGC 5746 T 37.19 UL (0) 8.02 (3)(4)
NGC 5813 L 3751 (0) 8.45 (3)(4)
NGC 5838 T 37.37 (0) 8.74 (3)(4)
NGC 5846 T 37.97 (0) 8.44 (3)(4)
NGC 5866 T 37.48 (0) 7.78 (3)(4)
NGC 5879 TIL 36.75 UL (0) 6.45 (3)(4)
NGC 5921 T 37.06 UL (0) 6.50 (3)(4)
NGC 6340 L 37.12 UL (0) 7.48 (3)(4)
NGC 6384 T 37.11 UL (0) 725 (3)(4)
NGC 6482 /S 37.70 UL (0) 9.04 (3)(4)
NGC 6500 L 39.38 (0) 8.23 (3)(4)(5)
NGC 6503 /s 35.83 UL (0) 5.39 (3)(4)
NGC 6703 L 37.54 UL (0) 7.90 (3)(4)
NGC 6951 S 37.20 UL (0) 7.11 (3)(4)
NGC 7177 T 36.82 UL (0) 7.28 (3)(4)
NGC 7217 L 36.41 UL (0) 741 (3)(4)
NGC 7331 T 36.61 UL (0) 7.41 (3)(4)
NGC 7479 S 37.66 (0) 7.60 3)(4)
NGC 7626 L 39.18 (0) 8.68 (3)(4)
NGC 7742 /s 36.99 UL (0) 6.45 (3)(4)
NGC 7743 S 37.03 (0) 6.50 (3)(4)(5)
NGC 7814 L 36.66 UL (0) 7.83 (3)(4)
Ark 564 S 38.59 ) 6.50 )
Cyg A S/L 41.43 (5) 9.40 (5)
Fairall 9 s 37.68 UL () 42.70 UL (8) 791 (5)
IC 1459 L 39.71 (5) 8.88 (2)(3)(4)(5)
IC 4296 L 39.68 () 9.10 (3)(4)(5)
IC 4329A S 38.94 (5) 42.40 UL (8) 8.26 (3)(4)(5)
Mrk 3 s 39.86 (5) 8.81 (5)
Mrk 78 S 39.86 ) 7.92 )
Mrk 279 S 38.78 (5) 4270 UL (8) 7.62 (5)
Mrk 335 s 38.27 (5) 6.79 (5)
Mrk 348 S 39.70 Q) 41.60 UL (8) 7.17 (5)
Mrk 478 s 38.75 () 7.30 (5)
Mrk 507 S 38.78 ) 7.10 )
Mrk 509 S 38.30 (5) 42.60 UL (8) 7.86 5)
Mrk 573 s 38.22 () 7.25 (5)
Mrk 590 S 38.70 (5) 7.23 (5)
Mrk 766 s 38.32 () 6.64 (5)
Mrk 1066 S 38.68 (5) 6.93 )
NGC 1052 L 39.86 (5) 8.22 (3)(4)(5)
NGC 1068 S 39.12 ) 778 (1H)(2)(3)(4)(5)
NGC 1365 S 38.80 (5) 40.90 UL (8) 7.62 (3)(4)(5)
NGC 1386 s 36.70 () 7.65 (3)(4)(5)
NGC 1667 S 37.34 (5) 7.97 (3)(4)(5)
NGC 2110 s 38.99 () 41.40 UL (8) 8.53 (3)(4)(5)
NGC 2992 S 38.64 (5) 7.76 (3)(4)(5)
NGC 3362 S 38.47 (5) 7.01 (3)(4)(5)
NGC 4117 s 35.70 (5) 6.65 (3)(4)(5)
NGC 4594 L 37.84 (5) 8.83 (1)(3)(4)(5)
NGC 5252 s 38.96 () 4220 UL (8) 8.10 (3)(4)(5)
NGC 5347 S 37.10 ) 6.70 (3)(4)(5)
NGC 5548 S 38.58 (5) 42.10 UL (8) 8.08 (3)(4)(5)
NGC 5929 s 38.30 (5) 7.19 (3)(4)(5)
NGC 6166 s 39.95 (5) 9.04 (3)(4)(5)
NGC 6251 S 40.93 () 8.93 (2)(3)(4)(5)
NGC 7469 S 38.38 (5) 41.80 UL (8) 7.24 (3)(4)(5)
NGC 7672 S 37.25 (5) 6.80 (3)(4)(5)
NGC 7682 S 38.88 (5) 7.5 (3)(4)(5)
3C 120 S 4155 (5) 7.36 5)
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Table B1
(Continued)
Sources Type log,o(Lrlerg s7']) Notes Ref. log,o (L [erg s~1) Notes Ref. log,o(M /M) Ref.
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) ) (10)
3C 390.3 S 41.09 (5) 8.53 (5)
UGC 6100 S 38.50 (5) 7.72 (5)
NGC 5128 (Cen A) S 38.67 (11) 38.49 (12) 7.70 (11)
NGC 5128 (Cen A) S 38.67 (11) 40.61 (12) 7.70 (11)
IC 310 Galaxy 39.77 (15) 41.70 (14) 8.30 (14)
IC 310 Galaxy 39.77 (15) 43.30 (14) 8.30 (14)
Cyg-X1 GBH 29.66 (5) 32.45 (16) 1.06 (5)
Cyg-X1 GBH 29.66 (5) 33.56 (16) 1.06 (5)
Cyg-X3 GBH 32.17 (5) 33.67 (17) 1.00 (5)
Cyg-X3 GBH 32.17 (5) 36.37 (17) 1.00 (5)
GRO 11655-40 GBH 29.94 (5) 0.85 (5)
GRS 1915+105 GBH 31.76 (5) 1.20 (5)
GX 3394 GBH 29.91 (5) 1.00 (5)
LS 5039 GBH 30.09 (5) 1.00 (5)
XTE J1118+480 GBH 28.92 (5) 1.00 (5)
XTE J1859+226 GBH 29.18 (5) 0.88 (5)
XTE J1550-564 GBH 31.79 (6) 0.98 7)

Note. Column (1): Source name; Column (2): source spectral class: L—LINER; S—Seyfert; H—H 1 region spectral type; T: source with transition spectrum (LINER
+H1); GBH: galactic black hole binary (or microquasar) (for more details see Merloni et al. 2003; Nagar et al. 2005); Column (3): logarithm of the core radio
luminosity (in erg s™'); Column (6): logarithm of the gamma-ray luminosity (in erg s™'); Column (9): logarithm of the black hole mass (in solar units); Columns (4)
and (7): upper limit of the core radio and gamma luminosity (UL); Columns (5), (8) and (10): References—see Note to Table B3.

Table B2
Radio and Gamma-ray Emission of Blazars
Sources Type log, (L) log,o(L,) Ref. log, (L 5° log,o(L&) Ref. log,o(M /M) Ref.
(1) (2) (3) 4) (5) (6) (7) (®) ) (10)
PKS 0754+100 BLL 4572 4275 (18) 42.80 39.83 (19) 8.21 (20)
PKS 0823+033 BLL 45.86 4373 (18) 43.26 41.12 (19) 8.55 (20)
PKS 0829+046 BLL 45.68 43.60 (18) 41.97 39.89 (19) 8.52 (20)
0J 287 BLL 46.12 43.89 (18) 42.82 40.59 (19) 8.50 (20)
PKS 2155-304 BLL 45.98 43.80 (18) 7.60 (20)
4C -02.81 BLL 47.18 4459 (18) 4428 41.69 (19) 9.96 (20)
3C 4543 FSRQ 48.79 4591 (18) 44.85 41.97 (19) 6.76 (20)
S3 2141417 FSRQ 46.01 43.82 (18) 8.14 (20)
AO 0235+164 BLL 47.38 4472 (18) 43.98 4132 (19) 7.98 (20)
4C +28.07 FSRQ 47.78 4527 (18) 44.44 41.92 (19) 7.98 (20)
MKN 421 BLL 44.88 43.08 (18) 8.23 (20)
PKS 1127-145 FSRQ 47.68 44.92 (18) 4471 41.95 (19) 7.75 (20)
4C +29.45 FSRQ 4731 4421 (18) 4372 40.62 (19) 8.56 (20)
ON 231 BLL 45.18 4328 (18) 8.01 (20)
4C +21.35 FSRQ 47.50 43.90 (18) 43.02 39.41 (19) 8.18 (20)
3C 273 FSRQ 46.34 4376 (18) 4351 40.93 (19) 9.38 (20)
3C 279 FSRQ 47.64 4470 (18) 4422 41.28 (19) 7.82 (20)
PG 1424+240 BLL 45.98 43.80 (18) e e . 6.42 (20)
AP Lib BLL 4450 42.83 (18) 8.64 (20)
PKS 1510-089 FSRQ 47.44 4451 (18) 4295 40.02 (19) 8.31 (20)
NRAO 530 FSRQ 47.39 43.45 (18) 44.54 40.61 (19) 8.07 (20)
OT 081 BLL 46.26 44.16 (18) 42.69 40.59 (19) 8.64 (20)
4C +10.45 FSRQ 47.56 4470 (18) 4422 4137 (19) 8.07 (20)
3C 66A BLL 4731 44.67 (18) 8.30 (20)
PKS 1604+159 BLL 46.06 43.86 (18) 8.25 (20)
B2 1811431 BLL 44.85 43.06 (18) 8.82 (20)
0S 319 FSRQ 46.98 44.88 (18) 44.69 42.58 (19) 8.22 (20)
4C +38.41 FSRQ 48.72 45.44 (18) 44.85 41.56 (19) 7.54 (20)
MKN 501 BLL 44.46 42.80 (18) 8.72 (20)
PKS 0454-46 FSRQ 47.11 44.54 (18) 8.05 (20)
4C +56.27 BLL 46.93 44.61 (18) 43.40 41.08 (19) 9.10 (20)
S5 1803+784 BLL 47.08 44.83 (18) 43.75 41.50 (19) 8.82 (20)
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Table B2
(Continued)
Sources Type log,o (L) log,(L) Ref. logo(LE° log,o(Lg) Ref. log,o(M /Ms) Ref.
(M © () * ) (6) ™) (8) ©) (10)
BL Lac BLL 45.16 43.40 (18) 41.50 39.73 (19) 8.58 (20)
4C +51.37 FSRQ 47.83 45.01 (18) 44.42 41.61 (19) 7.97 (20)
PKS 2052-47 FSRQ 48.33 45.34 (18) 7.88 (20)
S5 0716+714 BLL 46.78 44.46 (18) 42.44 40.12 (19) 7.74 (20)
EXO 0706.1+5913 BLL 44.70 42.96 (18) 8.67 (20)
4C +71.07 FSRQ 48.36 45.16 (18) 45.23 42.03 (19) 722 (20)
B2 0827+24 FSRQ 47.17 44.07 (18) 43.68 40.58 (19) 8.41 (20)
MKN 180 BLL 43.85 42.40 (18) 8.10 (20)
1ES 1028+511 BLL 45.76 43.66 (18) 8.70 (20)
S4 0954+658 BLL 45.98 43.80 (18) 837 (20)
1ES 0806+524 BLL 45.14 43.25 (18) 8.65 (20)
4C +55.17 FSRQ 47.70 44.93 (18) 8.42 (20)
PG 1246+586 BLL 47.20 44.60 (18) 9.15 (20)
S4 0814+425 BLL 46.17 45.01 (18) 42.41 41.24 (19) 8.01 (20)
S4 0917+44 FSRQ 48.72 45.60 (18) 7.88 (20)
PG 14374398 BLL 4531 4336 as) 8.95 (20)
PKS 0336-019 FSRQ 46.96 43.93 (18) 44.16 41.13 (19) 721 (20)
PKS 0420-01 FSRQ 47.62 4522 (18) 44.24 41.84 (19) 8.04 (20)
PKS 0440-00 FSRQ 47.57 44.84 (18) 723 (20)
4C 02.19 FSRQ 48.02 45.28 (18) 44.98 4224 (19) 8.50 (20)
PKS 0528+134 FSRQ 4832 45.36 (18) 45.00 42.04 (19) 7.66 (20)
PKS 0537-441 BLL 48.25 45.29 (18) 8.02 (20)
PKS 0735+17 BLL 46.57 44.19 (18) 4323 40.85 (19) 8.08 (20)
PKS 2201+04 BLL 43.11 41.91 (18) 7.76 (20)
1ES 1741+196 BLL 44.18 42.62 (18) 8.93 (20)

Note. Column (1): source name; Column (2): BLL: BL Lac objects; FSRQ: Flat Spectrum Radio Quasar; Column (3): logarithm of the isotropic gamma-ray
luminosity (in erg s™'); Column (4): logarithm of the gamma-ray luminosity (in erg s™') corrected by Doppler boosting; Column (6): logarithm of the isotropic radio
luminosity (in erg s™'); Column (7): logarithm of the radio luminosity (in erg s™') corrected by Doppler boosting; Column (9): logarithm of the black hole mass (in
solar units); Columns (5), (8) and (10): References—see Note to Table B3.

Table B3
Gamma-ray Emission of GRBs
Sources log, (L1 [erg s7']) log,o(L,[erg s™']) Ref. Sources log,o (L [erg s71]) log,o(L[erg s™']) Ref.
(1) (2) 3) (4) (5) (6) () (8)
90323 53.06 50.14 (18) 21004 51.55 49.93 (18)
90328 51.47 48.9 (18) 31203 49.43 47.52 (18)
090902B 53.63 51 (18) 30329 50.82 48.42 (18)
090926A 53.46 51.55 (18) 50709 51.22 49.87 (18)
81222 53.28 50.35 (18) 050820A 53.13 50.95 (18)
90424 51.52 49.69 (18) 50904 52.63 50.62 (18)
90618 52.19 50.02 (18) 60218 46.09 46.01 (18)
91020 51.65 49.51 (18) 60418 51.28 50.16 (18)
91127 50.47 48.13 (18) 70125 52.61 51.03 (18)
091208B 50.8 48.7 (18) 080319B 51.26 49.13 (18)
970228 50.63 48.02 (18) 50505 51.86 48.66 (18)
970508 50.86 49.71 (18) 50814 52.36 49.32 (18)
970828 51.43 49.32 (18) 051109A 50.79 48.02 (18)
971214 52.49 50.16 (18) 051221A 50.7 49.02 (18)
980613 50.43 48.81 (18) 60124 53.6 50.55 (18)
980425 46.84 45.1 (18) 60614 49.73 48.05 (18)
980703 51.19 49.47 (18) 60707 51.18 49.16 (18)
990123 52.79 50.36 (18) 60814 52.96 50.24 (18)
990510 51.91 49.14 (18) 61021 49.75 47.8 (18)
990705 52.17 49.8 (18) 061222A 52.76 49.8 (18)
991216 52.86 5036 (18) 70306 527 50.16 (18)
21004 52.54 50.39 (18) 70318 52.69 50.76 (18)
926 53.82 51.58 (18) 70508 5176 49.03 (18)
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Table B3
(Continued)
Sources logo(LE°[erg s71]) log, (L, [erg s™']) Ref. Sources log,o(Li[erg s7']) log,o (L, [erg s~'1) Ref.
(1) ) ) @) (5) ©) ™) (s)
10222 52.46 49.65 (18) 80310 51.81 49.1 (18)
11211 51.62 49.41 (18) 080413B 52.61 50.35 (18)
20405 51.49 49.45 (18) 90313 51.23 48.38 (18)
20813 52.29 49.47 (18) 91018 50.04 47.57 (18)

Note. Columns (1) and (5): source name; Columns (2) and (6) logarithm of the isotropic gamma-ray luminosity (in erg s™'); Column (3) and (7): logarithm of the
gamma-ray luminosity (in erg s™') corrected by Doppler boosting; Columns (4) and (8): References.

References. (For all Tables): (0) Nagar et al. (2005), (1) Richstone et al. (1998), (2) Gebhardt et al. (2000), (3) Merritt & Ferrarese (2001), (4) Tremaine et al.
(2002), (5) Merloni et al. (2003), (6) Hannikainen et al. (2001), (7) Remillard & McClintock (2006), (8) Ackermann et al. (2012), (9) Middleton et al. (2008), (10)
Fermi LAT Collaboration et al. (2009), (11) Israel (1998), (12) Abdo et al. (2010), (13) Aleksic et al. (2014b), (14) Aleksic et al. (2014a), (15) Kadler et al. (2012),
(16) Malyshev et al. (2013), (17) Piano et al. (2012), (18) Nemmen et al. (2012), (19) Kharb et al. (2010) and (20) Vovk & Neronov (2013).
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ABSTRACT

We attempt to explain the observed radio and gamma-ray emission produced in the surroundings of black holes by
employing a magnetically dominated accretion flow model and fast magnetic reconnection triggered by turbulence.
In earlier work, a standard disk model was used and we refine the model by focusing on the sub-Eddington regime to
address the fundamental plane of black hole activity. The results do not change substantially with regard to previous
work, ensuring that the details of accretion physics are not relevant in the magnetic reconnection process occurring
in the corona. Rather, our work puts fast magnetic reconnection events as a powerful mechanism operating in the
core region near the jet base of black hole sources on more solid ground. For microquasars and low-luminosity
active galactic nuclei, the observed correlation between radio emission and the mass of the sources can be explained
by this process. The corresponding gamma-ray emission also seems to be produced in the same core region. On
the other hand, emission from blazars and gamma-ray bursts cannot be correlated to core emission based on fast

reconnection.

Key words: accretion, accretion disks — magnetic reconnection

1. INTRODUCTION

Almost a decade ago, de Gouveia Dal Pino & Lazarian (2005,
hereafter GLOS) proposed a model for producing jet plasmons
and particle acceleration by magnetic reconnection events in
the surroundings of accretion disks around black holes (BHs)
with magnetospheres. This model predicts that the amount of
magnetic power released by reconnection may be more than
sufficient to explain observed flares from BH mass sources in
different scales (from microquasars to low-luminosity active
galactic nuclei, LLAGNs; see de Gouveia Dal Pino et al.
2010a, 2010b, hereafter GPK10; Kadowaki et al. 2014, hereafter
KGS14). Their model invokes the interactions between the field
lines anchored onto the BH horizon and those onto the accretion
disks around BHs.

A standard disk model (Shakura & Sunyaev 1973) was used in
these works to describe the accretion flow around BHs, taking
into account the near Eddington regime. At the high/soft or
very high states of X-ray emission (Remillard & McClintock
2006; Fender et al. 2004, 2009) the accretion is dominantly via
a standard disk extending to the innermost stable circular orbit
with a weak corona above the disk. However, in the low/hard
state, it is believed that the accretion flows are geometrically
thick, optically thin, advection-dominated (ADAFs; Narayan &
Yi 1995) with an outer geometrically thin, optically thick disk.

Recently, Qiao & Liu (2013) considered the cooling of the
soft X-ray photons from the underlying accretion disk to the
corona, and the bremsstrahlung, synchrotron, and correspond-
ing self-Compton cooling of the corona itself. With the de-
crease of the mass accretion rate, the size of the inner disk
decreases and eventually the disk vanishes completely by evap-
oration. Consequently, the accretion becomes dominated by an
ADAF, in which the X-ray emission is produced by the Comp-
tonization of the synchrotron and bremsstrahlung photons of the
ADAF itself.

The recent simulation work by Dexter et al. (2014) on
transient jets in the ADAF regime during the transition from
the hard to soft state has shown that the magnetic reconnection
of opposite polarity fields converts magnetic energy into kinetic
and thermal energy fluxes. The transient jet power depends on

the magnetic energy density and timescale over which it is
dissipated, not on the BH spin (Dexter et al. 2014). Besides,
Sikora & Begelman (2013) have suggested that the radio-quiet/
-loud dichotomy in AGNs could be due to the absence or
presence of sufficient coherent magnetic fields. To include the
dominant role of magnetic fields in the inner region around BHs,
Meier (2005, 2012) proposed that ADAF could be replaced by
a magnetically dominated advective flow (MDAF).

GLOS5 proposed a plausible model in which fast magnetic
reconnection episodes in the corona above and below the inner
region of accretion disks can explain the origin of radio flares
observed in the galactic microquasar GRS 1915+105. This
might happen whenever a large magnetic field arises from the
inner accretion disk removing part of the angular momentum so
that the accretion rate approaches the Eddington rate and pushes
the disk magnetic field lines toward the BH magnetosphere.
If both magnetic fluxes have opposite polarity, then, in the
presence of anomalously high resistivity or turbulence, an event
of fast magnetic reconnection may take place, releasing copious
amounts of magnetic power that may accelerate particles to
relativistic velocities in a first-order Fermi process (GLOS5;
Kowal et al. 2011, 2012; de Gouveia Dal Pino & Kowal 2015).
The model was further extended to other microquasars, AGNs,
and young stellar objects (GPK10). Recently, the model was
applied to a much larger sample of sources than before, including
LLAGNS, blazars, microquasars, and gamma-ray bursts (GRBs;
KGS14). They found evidence that the observed correlation
between radio luminosities and the source masses, spanning
10'° orders of magnitude in mass and 10° orders of magnitude
in luminosity, in microquasars and LLAGNs (Merloni et al.
2003; Nagar et al. 2005; Fender et al. 2004) could be naturally
explained by this fast magnetic reconnection model. Moreover,
they found that the observed gamma-ray emission in these
sources could be also produced in the same core region. They
also argued that the proposed mechanism could be associated
with the transition from the low/hard to the high/soft states.

Here we revisit a similar scenario related to violent fast
reconnection episodes between the field lines of the inner disk
corona and those that are anchored in the BH, taking into account
a sub-Eddington flow. We study the same mechanism that comes
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Figure 1. Schematic diagram of our scenario. The upper panel depicts the thin
accretion disk truncated at a radius R, . The transitional flow between MDAF and
ADAF exists in the range R < R < Ry (adapted from Meier 2012). The lower
panel depicts our magnetic reconnection scenario in the MDAF region in the
surroundings of the BH (Rx = R;). The magnetic field lines anchored into the BH
horizon (not shown in the upper diagram) encounter those rising from the disk,
and fast magnetic reconnection may occur as described in the text.

into play for BH sources spanning 10 orders of magnitude
in mass, but, instead of assuming as the initial state that the
accretion disk has already evolved to a Shakura—Sunyaev regime
as in previous works, we consider that the system is still in
the end of the low/hard state and assume an MDAF disk.

In the next section, we present a description of the physical
picture regarding the interaction between the disk and the
corona. We also present the disk parameters based on an MDAF
disk model. Subsequently, the rate of magnetic energy released
by fast reconnection is derived. In Sections 3 and 4, we discuss
the results and draw our conclusions.

2. REVISITING THE FAST MAGNETIC RECONNECTION
SCENARIO CONSIDERING MDAF ACCRETION

2.1. Inner Disk and Corona

Following Meier (2005, 2012), in the disk region
R, < R < Ry, the flow will be in a transitional state between
ADAF and MDAF (Figure 1). In the region R < R, the
flow will be in a truly MDAF state. Inside R;, the plasma
B (= 8mp,/ B?) tends to decrease below unity, where Dg 18
the gas pressure and B is the magnetic field strength. The loca-
tion R, is our interest for a fast magnetic reconnection event to
happen due to the existence of turbulence in the neighborhood
where the transitional flow joins the MDAF region (see below).

The masses are scaled in solar units as

M =mM, (1)

SINGH, DE GOUVEIA DAL PINO, & KADOWAKI

and accretion rates in Eddington units
M = mMgqq, 2

where Mgqq = 1.39 x 10"8m gs~'.

It is further assumed that, at some radius Ry = 7.3 X
108m 6~! cm, the ion temperature, 7;, will saturate to a finite
multiple of 6 of the electron temperature, 7,

f=—>1. (3)

The value of 6 can lie between 1 and 820 (Meier 2012). In other
words, an MDAF exists somewhere outside the ISCO and inside
the two-temperature ADAF.

Also, as shown in Figure 1, the location of the reconnection
region Ry = R where R; = «?/*R, is given by

Ry =R, =7.3x10%*?m 067" cm, 4)

with « being the viscosity parameter. As in GL05, GPK10, and
KGS14, the magnetic field in the inner region can be evaluated
from the momentum flux balance between the accretion flow
and the magnetic pressure around the BH. In an MDAF-like
corona, this condition implies magnetic fields in the Z and R
directions that depend on m, m, 6, and «, and are expressed as
(Meier 2012)

By = 3.34 x 10*m™12m120°/* G,
Br = 3.84 x 10*a ™3 m™12m1/295/4 G. (5)

The corresponding poloidal field strength is determined as
B, = 10*(11.15 + 14.89a ') 2= 1121 205/4 G, (6)

Other MDAF coronal parameters such as density, ion tempera-
ture, and height are, respectively, given by

p =89 x 10" 2m 1mo3? gem3, (7
T; = 10°0 K, ®)
H =629 x 108am6~" cm. ©)

2.2. Magnetic Energy Release by Fast
Magnetic Reconnection

Let us assume that the magnetic field anchored into the BH
is of the same order of the poloidal magnetic field in the corona
above and below the disk in the inner edge of the disk (GLOS).
This is a reasonable assumption since the BH magnetosphere is
built by the dragging of magnetic field lines from the accretion
disk (MacDonald et al. 1986; Neronov & Aharonian 2007;
GLO05). Furthermore, to allow for reconnection, let us assume
that the new flux of lines that rise in the MDAF disk corona
have opposite polarity to those deposited earlier in the BH
magnetosphere (which is possible if dynamo processes occur
in the accretion disk; GLO5; KGS14 and references therein).
As mentioned, in order to extract as much magnetic power as
possible to accelerate particles, magnetic reconnection has to
be fast. The presence of anomalous resistivity (Parker 1979;
Biskamp et al. 1997; Shay et al. 2004) or turbulence (Lazarian
& Vishiniac 1999; Kowal et al. 2009) can speed up the
reconnection rate to values near the Alfvén velocity (v4). As
described in GLO5 and KGS 14, the rate of magnetic energy that
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Figure 2. Turbulent-driven magnetic power against BH source mass calculated in this work (Equation (14); right panel) compared to that calculated in KGS14 (left
panel; see the text for details). In both panels, the continuous and dashed black lines correspond to the observed correlations between the BH mass and the core radio
luminosity found for LLAGNs by Nagar et al. (2002, 2005), respectively. The dot-dashed line corresponds to observed correlations for AGNs and microquasars by

Merloni et al. (2003).

can be extracted from the magnetic contact discontinuity in the
corona through reconnection is given by (see the rectangular
zone in the lower panel of Figure 1)

. B2 B2
W= lvrec(“'ﬂRXLX) = lvrec(47TRXAH)- (10)
8 8

Here, 0 < A< 1. In the case of fast reconnection driven by
turbulence (Lazarian & Vishiniac 1999), we can derive the
magnetic reconnection power in a similar way as explained in
KGS14. The presence of weak turbulence causes the magnetic
field lines to wander and induces fast reconnection (see also
Kowal et al. 2009, 2012). Assuming that the injection scale of
the turbulence (Liy) is of the order of the size of the reconnection
zone (Ly), the reconnection rate is

Uree = VAMY, (11)
VA = UiAZOI/Z = T'vy,
()
By
Vao = W’ (12)
where M, = wvjyj/vy is the Alfvénic Mach number of the

turbulence and wvj, the turbulence velocity at the injection

scale. Based on the expression of the turbulence velocity in

the transitional layer between ADAF and MDAF, we have
(Meier 2012)

Uinj = 3.7 x 10%'/?6"2 cm s, (13)

Substituting Equations (4), (6)—(9), and (11)—(13) into

Equation (10), the magnetic reconnection power released by

turbulent fast reconnection in the surroundings of the BH is
given by (GLO5)

W =334x10*mm6 AT (11.15a'"° + 14.89)? ergs~!.
, (14)
We note that W o« m, which has the same dependence on m
as that for a standard accretion disk model (Equation (15) from
KGS14). The dependence on 7 on the other hand, is stronger
in this case (W o 1, while in KGS14 it obtained W o< mi23/4).

3. RESULTS

As stressed in KGS14, the magnetic reconnection power
that is produced in an anomalous resistivity model does not
cover most of the observed radio and gamma-ray emissions
of the sources, so we only consider the turbulent-driven fast
reconnection model in the following. Besides, the MDAF
scenario naturally drives turbulence in the corona, as remarked.

Figure 2 compares the calculated fast magnetic reconnec-
tion power driven by turbulence as derived in this work!
(range of free parameters 1 <m <100, 5 x 107* < n <0.05,
0.003 < <0.3,0.01 <A1, 1<60<46) with the calculated
power in KGS 14 employing the standard accretion model rather
than MDAF. We find that, in spite of the inherent differences
in the assumptions and parameterization (the parametric space
in KGS14 spans Rx/Rs =6,1<m <10"9,5 x 107* <m <1,
0.05<a <0.5, and 0.06Rs < Lx < 17.5Rgs), both models pro-
duce very similar ranges of values for the magnetic reconnection
power, therefore confirming the earlier prediction in GPK10 that
the details of the accretion model should not have much affect
on the results regarding the fast reconnection power extracted
from the coronal regions around BHs. The models are also com-
pared with the observed correlations between the core radio lu-
minosity and the BH mass found for microquasars and LLAGNs
by Nagar et al. (2002, 2005) and Merloni et al. (2003). We
see that the slope dependence of the magnetic power released
by turbulent reconnection with the source mass is very similar
to the observed radio luminosity—source mass correlations for
these sources.

Asin KGS14, in Figure 3 we compare the calculated fast mag-
netic reconnection power driven by turbulence (Equation (14))
with the observed nuclear radio and gamma-ray luminosities
of a large sample (of more than 270 sources) including mi-
croquasars (or galactic black hole binaries (GBHs)), LLAGNS,
blazars, and GRBs (see KGS14 and references therein for a
detailed description of this sample). The radio emission is rep-

' We note that the adopted range of values for 6 and A ensure the nearly

collisionality condition required by the MHD equations and the fast
reconnection driven by turbulence (see more details in KGS14). With this
parametric space Lx = AH spans between 0.02 Rg and ~44 R, and Ry
between 1.1 Rg and ~186 Rg, where Rg = 2.95 x 10°m cm is the
Schwarzschild radius.
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Figure 3. Turbulent-driven magnetic power (Equation (14)) against BH source
mass compared to the observed emission of LLAGNs (LINERS and Seyfert
galaxies), microquasars (GBHs), blazars, and GRBs. The core radio emission
of the GBHs and LLAGNS is represented by red and green diamonds, while
the gamma-ray emission of these two classes is represented by red and green
circles, respectively. In a few cases for which there is observed gamma-ray
luminosity from MeV/GeV to TeV ranges, the maximum and minimum values
linking both circles are plotted with a vertical black line that extends down
to the radio emission of each of these sources. The inverted arrows associated
with some sources indicate that the gamma-ray emission is an upper limit only.
For blazars and GRBs, only the gamma-ray emission is depicted, represented
by blue and orange circles, respectively. The vertical dashed lines correct the
observed emission by Doppler boosting effects (see more details in KGS14).

resented by diamonds, with red and green colors representing
LLAGNSs and microquasars, respectively. The observed radio
emissions of a few microquasars (Cyg X-1 and Cyg X-3) and
LLAGNSs (Cen A, IC 310, Per A, and M87), which have been
extensively studied in multi-wavelength campaigns, are high-
lighted in the figure. The released fast magnetic reconnection
power driven by turbulence, corresponding to fiducial paramet-
ric space, largely exceeds the observed radio luminosities. The
figure indicates that only a small fraction of this power would
be enough to explain the observed radio emission for most of
the sources.

As discussed in KGS14, the accelerated relativistic elec-
trons and protons are likely to cool via other mechanisms (in-
verse Compton, synchrotron self-Compton, proton—proton, and
proton—photon processes) that may eventually lead to very high
energy emissions. Thus, we have also included in Figure 3 the
observed gamma-ray luminosity, which is available for only 23
of the LLAGNSs and microquasars sources in the sample. This is
represented by red and green circles, respectively. These circles
correspond to the emission of several Seyfert galaxies (most
of which show only upper limits in the GeV band), four radio
galaxies, and two microquasars (Cyg X-1 and Cyg X-3). The cal-
culated magnetic energy power appears to be sufficient enough
to also produce the gamma-ray emission; however, what can be
seen with certainty is that this emission follows the same trend
as that of the radio emission and that both seem to be correlated.
This may imply that both gamma-ray and radio emissions are
likely to be produced in the same core region around the BH and
are powered by the same acceleration mechanism. Figure 3 also
depicts the gamma-ray emission of blazars (represented by blue
circles). This sample contains 32 blazars studied (Nemmen et al.
2012). In spite of the Doppler correction, the blazar emission
does not appear to follow the same trend as that of LLAGNs
and microquasars. Their radio emission (not shown here, but in
KGS14) does not follow the trend either. This is likely because
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the emission in blazars may originate from further out than the
core region and may be produced by another population of rel-
ativistic particles likely at the shock along the inner jet. This is
consistent with the fact that the jet in blazars point toward the
line of sight, screening most of the inner core radiation.

Furthermore, Figure 3 also includes gamma-ray emission
of 54 GRBs (Nemmen et al. 2012) which do not appear to
follow any trend, similar to blazars. It can be suggested that
the gamma-ray emission in the case of both blazars and GRBs
cannot be associated with the emission process resulting from
fast magnetic reconnection events in the core region; it is likely
to be predominantly from the optically thin jet (KGS14).

4. DISCUSSION AND CONCLUDING REMARKS

We have extended the earlier works by GLO0S, GPKI10,
and KGS14 investigating the conditions for fast reconnection
between the magnetic field lines that rise from the accretion
disk and the lines anchored into the BH horizon. Distinct from
previous works that adopted the standard thin, optically thick
model of disk accretion, in this study we considered MDAF
accretion in the inner region around the BH, which includes
the dominant role of the magnetic field and is suitable for sub-
Eddington sources (Meier 2005, 2012). This model produces
results that are similar to those obtained in earlier works.
The calculated magnetic power released by fast reconnection
driven by turbulence versus source mass is consistent with
the observed correlation between radio emission and source
mass for microquasars and LLAGNs. This may be useful for
the interpretation of the fundamental plane of BH activity
which correlates the radio and X-ray emission of these sources
with their BH mass (Merloni et al. 2003; Falcke et al. 2004,
Huang et al. 2014). The investigation of the X-ray emission,
which is directly related to emission processes in the accretion
disk, is beyond of the scope of this work which focused on
coronal emission. Nevertheless, our model suggests a simple
interpretation for the existence of these empirical correlations.

As argued in GPK10 and KGS14, since fast magnetic recon-
nection and the associated emission flares are strongly dissipa-
tive phenomena that lead to partial destruction of the equilib-
rium configuration in the inner accretion disk/corona region,
this mechanism could be related to the transition from the
hard or low/hard to the high/soft X-ray state (see also Huang
et al. 2014).

The observed gamma-ray emission of these sources is also
well correlated with the radio luminosity, and the calculated
fast magnetic reconnection power is large enough to produce
them both in the core region (Figure 3). Furthermore, as
mentioned in KGS14, the results here do indicate that the
fast reconnection is relatively insensitive to the accretion disk
model. The similarity between the results here produced with
MDAF accretion and those of KGS14 with standard disk
accretion is striking (Figure 2). The only difference is that in
order for magnetic reconnection to produce both emissions, the
sources in general require accretion rates 5 x 10™* < <0.05
in the MDAF case and m > 0.05 in the standard accretion
case (KGS14). This difference is due to the inherent physical
assumptions of each model as described.

Finally, our work further supports the observed correlation
between GRBs and blazars (Nemmen et al. 2012) and suggests
that the gamma-ray and radio emission from such sources cannot
be produced by fast magnetic reconnection in the core region.
It is rather originated further out in the jet.
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To conclude, the results above mainly connect the radio and
gamma-ray emission from low-luminosity compact sources to
magnetically dominated reconnection process in the nuclear
region of these sources whether the accretion flow model is
standard disk corona (KGS14) or MDAF (this work). As a fur-
ther step, more general analytical and numerical studies will
be needed to more realistically explore the scenario presented
here. Also, the reproduction of observed non-thermal spectral
energy distributions of different sources employing the acceler-
ation mechanism above will help to further test it (see attempts
in this direction in Khiali et al. 2014).

This work has been partially supported by the Brazilian
agencies FAPESP (2013/09065—8,2011/51275—4) and CNPq
(300083/94 — 7, 142220/2013 — 2).
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