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ERRATA

A existéncia das ondas gravitacionais foi prevista por Einstein em 1916. Durante 100
anos, surgiram fortes evidéncias, previstas pela teoria de Einstein, de que as ondas
gravitacionais existem, como o decaimento orbital de sistemas binarios devido a
perda de energia transportada por estas ondas. No entanto, a deteccao direta ainda
nao havia acontecido, muito desejada pela comunidade cientifica, capaz de testar a
relatividade geral sob condigoes extremas e de abrir uma nova janela para observar
o universo. Mas, no dia 14 de Setembro de 2015, as 09:50:45 (GMT), o evento,
mencionado GW150914, foi observado pelos dois detectores do observatério LIGO
em Hanford e Livingston nos EUA (ABBOTT et al., 2016). O sinal foi identificado pela
primeira vez através do método de busca de baixa laténcia. Os dados de amplitude
da onda gravitacional, adquiridos pelos interferémetros do LIGO, foram comparados
com modelos de ondas preditos de forma tedrica, com o objetivo de encontrar a
forma de onda mais semelhante aos dados observados, como ilustrado na Figura 1.
Os resultados apontaram firmemente para a coalescéncia de dois buracos negros a
uma distancia de mais de um bilhao de anos-luz, com massas de aproximadamente
36 vezes e 29 vezes a massa do Sol, respectivamente. O buraco negro remanescente
teria uma massa de cerca de 62 vezes a massa do Sol. Além disso, péde se concluir
que o buraco negro remanescente possuia spin, resultado tedérico obtido em 1963 pelo
matematico Roy Kerr. Comparando as massas dos buracos negros antes e depois da
fusao, observa-se que a coalescéncia converteu aproximadamente 3 vezes a massa do
Sol na forma de ondas gravitacionais, a maioria emitida em uma fracao de segundo.
Este evento se estabeleceu como o evento mais energético observado depois do Big

Bang, na frente das explosoes de raios-y (GRBs) e dos ntcleos ativos de galaxias
(AGNs).

O sinal observado, mostrado na Figura 1, estd de acordo com as predi¢oes da teoria
da relatividade geral. A amplitude da onda gravitacional evolui com a coalescéncia
dos dois buracos negros, aumentando sua frequéncia quando o sistema alcanca o
merger, como num sinal chirp. Apos o colapso, o buraco negro remanescente oscila

brevemente antes de estabilizar-se, a conhecida fase ring-down.

Projetos futuros incluem melhorias nos detectores Advanced LIGO, e a extensao da
rede global de detectores para incluir o Advanced Virgo, KAGRA, o que ird4 melhorar
a capacidade de localizar posigoes de fontes de ondas gravitacionais no céu e estimar

suas propriedades fisicas.

A redacdo da dissertacao foi finalizada no dia 20 de Janeiro de 2016 e defendida
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Figura 1 - Evento de onda gravitacional GW150914 observado pelo LIGO.
Hanford, Washington (H1) Livingston, Louisiana (L1}
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Dados obtidos pelos interferémetros do observatério LIGO em Hanford e Livingston.
Compara-se a forma de onda observada e a forma predita pela teoria da relatividade
geral numérica. A forma de onda aponta firmemente a coalescéncia de dois buracos
negros de massas 36 vezes e 29 vezes a massa do Sol, respectivamente. Na figura, é

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

Fonte: Abbott et al. (2016).

no dia 22 de Fevereiro do mesmo ano. A divulgacao oficial da deteccao do primeiro
evento de ondas gravitacionais, GW150914, aconteceu no dia 11 de Fevereiro de 2016
pelos fundadores do LIGO, Kip Thorne e Rainer Weiss. Portanto, o leitor, ciente
dessas datas, podera avaliar as afirmacoes do autor sobre a auséncia da detecgao
direta de ondas gravitacionais e considerar essas passagens como uma evidéncia de

que a ciéncia é dindmica e surpreendente.
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RESUMO

A coalescéncia de sistemas de binédrias de néutrons (ENs) produz quantidade sig-
nificativa de ondas gravitacionais (OGs) e sao fontes propicias a serem observadas
pelos detectores avangados terrestres (por exemplo, Advanced LIGO), na faixa es-
pectral de 10 Hz a 1 kHz. As ENs também possuem contrapartida observacional,
no espectro eletromagnético, uma vez que estao relacionadas com os eventos de
Gamma-Ray Bursts (GRBs) de curta duracao (¢52s). Explosoes de raios-y sdo os
eventos mais violentos conhecidos desde o nascimento do universo, correspondendo
a uma luminosidade de 10%! - 10°2 erg s—!. Emissao gravitacional, entretanto, ainda
nao foi detectada diretamente. A primeira evidéncia indireta foi obtida com a binaria
de pulsares PSR 1913+16, descoberta por Hulse & Taylor (1974). Contudo, devido
aos intensos campos magnéticos de ENs e, consequentemente, ao plasma fortemente
magnetizado circundante a essas fontes de OGs, os modos Alfvén e magneto-aciistico
de ondas magnetohidrodinamicas (MHD) sao excitados pelas polarizagoes das OGs,
X e 4+, respectivamente. Por sua vez, as ondas MHD excitadas interagem com o
plasma do sistema, principalmente, por espalhamento Compton Inverso, que pode
levar a geracao de harmoénicos maiores dos modos originais e se tornarem visiveis
no dominio eletromagnético, sugerindo assim um mecanismo alternativo para detec-
¢ao indireta de OGs. Este trabalho estuda a interacdo da onda gravitacional com
as ondas Alfén e magnetossonicas, durante a fase spiral da coalescéncia (frequéncia
da OG, wy, num intervalo de [300 — 1500]Hz) de sistemas bindrios de estrelas de
néutrons. Até entdo, tal acoplamento tinha sido estudado para um sistema de ENs
préximo ao merger (w, ~ 1.5kHz). Discutimos diferencas das abordagens e, em se-
guida, estimamos a quantidade de energia transferida entre as ondas, nos permitindo
identificar, num trabalho posterior, se a energia depositada pode ser um mecanismo
alternativo de ignicao da Fireball de GRB.

Palavras-chave: Ondas Gravitacionais. Estrelas de Néutrons. Ondas magnetohidro-
dindmicas. Explosoes de raios gamma. Ondas Eletromagnéticas.
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EXCITATION OF MHD WAVES BY GRAVITATIONAL WAVES
GENERATED BY NEUTRON STAR BINARY SYSTEMS

ABSTRACT

The coalescence of binary neutron systems (NSs) produces a significant amount of
gravitational waves (GWs) and are favourable sources to be observed by the ground
advanced detectors (eg, Advanced LIGO) in the spectral range from 10 Hz - 1 kHz.
The NSs also have observational contrast, the electromagnetic spectrum, as long as
they are related to the events of short Gamma-Ray Bursts (GRBs)(¢52s). The GRBs
are the most violent events known since the birth of the universe, corresponding to a
luminosity of 105! - 1052 erg s=!. Gravitational emission, however, has not yet been
detected directly. The indirect evidence was first obtained with the binary pulsar
PSR 1913416, discovered by Hulse & Taylor (1974). However, due to the intense
magnetic fields NSs and hence the strongly magnetized plasma surrounding these
sources of GWs, the Alfvén modes and magneto-acoustic magnetohydrodynamic
waves (MHD) are excited by the polarizations of the GWs, x and +, respectively.
The MHD wave excited in turn interacts with the plasma system, mainly by inverse
Compton scattering, which can lead to the generation of higher harmonics of the
original mode and become visible in the electromagnetic domain, suggesting an
alternative mechanism for indirect detection GWs. This work studies the interaction
of gravitational waves with Alfvén and magneto-sonic waves during the spiral-phase
of coalescence (frequency GW, w, in a range of [300 — 1500] Hz) of binary neutron
star systems. Until then such engagement had been studied only for NSs system near
the merger (wg ~ 1.5 kHz). We discuss the differences in the approaches and then
estimate the amount of energy transferred between the waves, allowing us to identify,
in a subsequent work, if the energy deposited can be an alternative mechanism for
the ignition fireball of GRB.

Keywords: Gravitational Waves. Neutron Stars. Magnetohydrodynamic Waves.
Gamma ray bursts. Electromagnetic Waves.
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LISTA DE SIMBOLOS

Nay = diag(—1,+1,+1,41) — Tensor Métrico de Minkowski
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0ij —  Delta de Kronecker
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Uy —  Velocidade de Alfvén Generalizada

U, —  Velocidade magneto-actstica mista
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F — Tensor de Campos eletromagnéticos de Maxwell

S —  Tensor de Campos eletromagnéticos de Maxwell dual
H — Entalpia por unidade de massa
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1 INTRODUCAO

A gravidade é a mais fraca das forcas fundamentais da natureza e, nao é surpresa, que
as Ondas Gravitacionais (OGs), pequenas deformagoes do espago-tempo viajando
na velocidade da luz, tém provado ser os sinais mais indescritiveis da astronomia. Ha
muito tempo, Einstein (1918) e Eddington (1922) estudaram o problema da radiagao
gravitacional. Porém, apds cem anos de Relatividade Geral, as OGs ainda nao fo-
ram detectadas diretamente. Em contraste, nas iltimas décadas, houve uma grande

evolugao sobre o espectro eletromagnético; dentre as descobertas, sao notaveis:

e Radiagdo Césmica de Fundo (Cosmic Microwave Background - CMB)

(PENZIAS; WILSON, 1965), ferramenta principal para explorar o Big Bang;

e Objetos quasi-estelares que estdo em distancias cosmolégicas (SCHMIDT,

1965). Sao associados a buracos negros massivos;

e Pulsares (HEWISH et al., 1968), que auxiliam no estudo de estrelas de néu-

trons e ajudam a entender a etapa final da evolugao estelar;

e Sistemas Bindrios de raio-X (SCHREIER et al., 1972) abriram uma 'ja-
nela'para fazer estudos detalhados sobre buracos negros e estrelas de néu-

tromns;

e Explosoes de raios-y (Gamma-Ray Bursts - GRBs) (KLEBESADEL et al.,

1973), vindo de distancias imensas;

e Expansao acelerada do universo (PERLMUTTER et al., 1999; RIESS et al.,

1998). Abriu estudos sobre a natureza da energia escura.

Durante 30 anos de observacoes, Weisberg & Taylor (2005) encontraram que a bi-
néria de pulsares PSR 1913+16, descoberta por Hulse & Taylor (1974), exibira uma
diminuicao do periodo orbital, como consequéncia da energia gravitacional irradi-
ada; e a quantidade de decréscimo esta de acordo com as predicoes da Relatividade
Geral com erro de 1% (TAYLOR; WEISBERG, 1989; WEISBERG; TAYLOR, 1984). Esta
¢, portanto, a primeira evidéncia indireta das OGs. Medidas similares utilizando sis-
temas "duplos de pulsares'recentemente descobertos tém permitido melhorar esses
testes experimentais da Relatividade Geral para o nivel de 0,05% (BECKER, 2009).

Uma das razoes que tornam as OGs dificeis de detectar é que a sua amplitude

depende da razao G/c*, onde G é a constante gravitacional de Newton (G =



6.7 x 107" Nm?kg=2) e ¢ é a constante velocidade da luz (¢ = 299792458m/s). Para
efeitos comparativos, detectar OGs ¢é tornar possivel uma haste de um metro de
comprimento oscilar com uma amplitude de 10 bilionésimos do raio de um atomo de
hidrogénio. Existem detectores de OG construidos que estao sendo propostos (como
Einstein Telescope) para entrar em funcionamento nos préximos 10 anos que espe-
ram detectar essas infimas vibragoes do espago-tempo. LIGO (ABBOTT et al., 2009;
SIGG; COLLABORATION, 2008), Virgo (ACERNESE et al., 2008) ¢ GEO 600 (GROTE;
COLLABORATION, 2008), em funcionamento, estdo melhorando rapidamente suas
sensibilidades. As versoes avancadas destes detectores devem obter dados com uma
sensibilidade aproximadamente 10 vezes maior que a sensibilidade inicial (ABADIE

et al., 2010), aproximando de uma detecgao direta das OGs.

Embora a radiacao gravitacional seja de dificil deteccao, sua principal vantagem é
diagnosticar todo o Universo, pois toda a matéria contida no universo sofre interagao
dela. Existem diversos tipos de objetos astronémicos que podem produzir quanti-
dade significativa de OGs: Supernovas (SN) de Colapso Nuclear (MUELLER; JANKA,
1997; YAKUNIN et al., 2010), rotagao de Estrelas de Néutrons (EN) com pequena as-
simetria em sua forma (ANDERSSON et al., 2011), coalescéncia de bindrias compactas
(KALOGERA et al., 2004), Buracos Negros Supermassivos (BNSM) (BERENTZEN et
al., 2009) e flutuacoes de densidade cosmoldgicas (ANANDA et al., 2007). Dentre esses
objetos, a coalescéncia de bindrias compactas, envolvendo estrelas de néutrons e/ou
buracos negros, é o principal alvo para os detectores terrestres de segunda gera-
¢ao, que estardo operacionais nos proximos anos, tal como Advanced LIGO (HARRY;
COLLABORATION, 2010), Virgo (ACCADIA et al., 2011), e KAGRA (ASO et al., 2013).
Estima-se que a taxa de merger de binarias EN-EN, dentro do horizonte de eventos
de detectores avancados, esteja entre 0,4 e 100 ano™! (ABADIE et al., 2010). Realizar
estimativas tedricas das taxas de eventos astrofisicos representa uma contribuicao
peremptoria para o desenvolvimento e avaliagdo do processo de deteccao, auxilia no

processo de tomada de decisao para escolher a melhor configuracao de detector.

Estrelas de néutrons configuram-se num excitante laboratério coésmico para fisica
tedrica. Suas formas de OGs e a amplitude nas frequéncias de interesse, de acordo
com Phinney (1991), podem ser preditas com confianga (em contraste com os pul-
sares e supernovas de colapso nucleares) e a taxa de eventos pode ser determinada
das observacoes eletromagnéticas (em contraste com a fusao de bindrias de buracos
negros de massas estelares). Em geral, ENs sdo remanescentes de uma explosao de
SN que possuem campos magnéticos intensos e taxa de rotacao elevada (SHAPIRO;

TEUKOLSKY, 1983). Sistemas binarios de ENs sao as fontes que conduzem com maior



probabilidade & deteccao de OGs (PHINNEY, 1991; CUTLER et al., 1993).

Com a deteccao iminente das OGs de merger de bindrias de ENs, seria possivel,
por exemplo, extrair informagoes, principalmente, sobre a equacgao do estado da
matéria em densidades nucleares (BAUSWEIN; JANKA, 2012; TAKAMI et al., 2014): a
emissao poés-merger é caracterizada pela equagao de estado e prové uma ferramenta
poderosa para restringi-la dentre as equagoes de estado existentes (LATTIMER; PRA-
KASH, 2001). As propriedades do "chirp"da emissdo de estagios finais da fase spiral
sao facilmente calculadas, bem modelada por métodos pés-Newtoniano (PHINNEY,
1991), e uma detec¢ao permitiria determinar as massas individuais, taxa de spins

dos objetos e a distancia das fontes.

ENs também possuem contrapartida observacional, no espectro eletromagnético e
em altas energias, ja que estao relacionadas com os GRBs de curta duracao, short
GRBs - sGRBs, (t5$2s) (KOUVELIOTOU et al., 1993; EICHLER et al., 1989), assim
como os sistemas bindrios de BN-EN (NAKAR, 2007). Estes eventos, tipicamente,
sao considerados os mais energéticos e mais brilhantes do Universo, na faixa do

espectro eletromagnético, desde o Big-Bang'.

A fisica desses sistemas ainda é muito incerta. Apesar de os sistemas de bindrias
compactas (EN-EN e BN-EN) serem considerados os progenitores mais provaveis
dos sGRBs, estes precisariam que a radiagao estivesse concentrada num feixe muito
estreito (ZHANG, 2011), para que as energias extremamente elevadas fossem alcanga-
das; porém, teoricamente, nesses sistemas de EN-EN, é bem improvavel tal situagao.
Ja em sistemas BN-EN, o BN, obrigatoriamente, deve possuir alta massa e elevado
spin que é, em principio, muito raro. Isto contradiz com a quantidade de sGRBs
levantada pelos dados do catédlogo BATSE 2, que detectou cerca de um GRB por
dia durante 9 anos, entre 1991 e 2000, e que cerca de 200 deles eram os sGRBs.
Com base nas observacoes, esses progenitores devem ser capazes de gerar um "out-
flow'"com elevada luminosidade (entre 107 ¢ 10°* erg s7') e energia total (da ordem
de 10* € 10°° erg) (FISHMAN; MEEGAN, 1995; ZHANG; MESZAROS, 2004). O outflow é
constituido por trés componentes basicos: fétons, matéria e campos magnéticos. Mas
devido aos altos fatores de Lorentz (y ~ 100—1000) (LU et al., 2012; LITHWICK; SARI,

2001), sugere-se que o ejeto deve possuir uma pequena contaminagao de barions para

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

2BATSE-Burst and Transient Source Ezperiment (MEEGAN et al., 1992) realizado pelo Compton
Gamma-Ray Observatory - CGRO. http://www.batse.msfc.nasa.gov/batse/grb/catalog/current/
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que seja possivel alcangar velocidades relativisticas (ZHANG, 2011). Mecanismos de
dissipacao magnética associados com a reconexao das linhas de campo magnética
podem configurar numa importante via para a aceleragdo de particulas (PARKER,
1957). Entretanto, para GRBs, esse é um processo lento. Mecanismos alternativos
sugerem participagdo das ondas Alfvén (MOORTGAT; KUIJPERS, 2003). Dadas as
elevadas temperaturas que a matéria atinge na fireball (PTRAN; SHEMI, 1993), as-
sociadas com os intensos campos magnéticos, ¢ plausivel que ondas MHD sejam
produzidas durante a coalescéncia dos sistemas de binarias compactas. Os efeitos
do plasma podem também contribuir para mecanismos importantes de produgao
de radiagao sincroton, sincrotron auto-Compton (SSC) e espalhamento Compton
(MEDVEDEV; LOEB, 1999).

Além das questoes fundamentais sobre os GRBs, existem problemas ainda em aberto,
como o "no-host"para diversos sGRBs que nao apresentam brilho coincidente com
a galaxia hospedeira (BERGER, 2010), bem como a geragao de campo magnético
(MEDVEDEV; LOEB, 1999; MEDVEDEV et al., 2005) em GRBs que estdo ainda em

aberto.

Em geral, as observagoes eletromagnéticas e de OG sao complementares. Por exem-
plo, com observagoes eletromagnéticas, ¢ muito dificil determinar a inclinagao de um
sistema bindrio, mas a partir da polarizacao da radiacao gravitacional, que depende
da orientacao da dinamica dentro da fonte relativa ao observador, a inclinacao de
um sistema bindrio é facilmente mensurada (SCHUTZ, 1996). Por outro lado, a am-
plitude da OG mensurada na Terra ndo permite uma determinacgao do deslocamento
da fonte, porém, pode ser determinada facilmente, a partir do redshift, com radiacao

eletromagnética.

Por fim, o intuito deste projeto é esclarecer como o acoplamento entre as ondas gravi-
tacionais, emitidas por sistemas bindrios de estrelas de néutrons, e ondas magnetohi-
drodinamicas acontece; e identificar, durante a spiral-phase, em que a amplitude da
OG varia com a frequéncia, a quantidade de energia transferida as ondas MHD. Por
sua vez, deixar o terreno preparado para estudar um mecanismo alternativo para de-
teccao indireta de ondas gravitacionais através da assinatura eletromagnética, além

de estudar a fisica associada aos GRBs de curto periodo.

Infere-se do Principio da Equivaléncia da Relatividade Geral que todas as formas
de energia sao equivalentes. Portanto nao apenas fontes de matéria oscilando pode
produzir OGs, mas também densidades de energia eletromagnética oscilando. Na

teoria linearizada, isto significa que ondas eletromagnéticas (OEM) sao geradas por



OGs. A deteccao das OGs de forma indireta pode partir de um mecanismo que as
torna "visiveis'no dominio eletromagnético. Isto ¢, um plasma fortemente magneti-
zado circundante a uma fonte de OGs tem seus modos de ondas MHD excitados que,
por sua vez, produzem OEM na forma de radiacao, por exemplo, ciclotron e sincro-
tron (MOORTGAT, 2001). Com a frequéncia do modo excitado MHD de valor igual
a frequéncia da OG, portanto mais baixo que a frequéncia do plasma interestelar,
consequentemente, ndo capaz de ser observada diretamente. A polarizacdo X e +
da OG acopla com o modos Alfvén e magneto-actstico, respectivamente (MOORT-
GAT; KUIJPERS, 2003). Essa interacao é possivel com plasma magnetizado, nao com
poeira ou um fluido ideal hidrodindmico isotrépico (MOORTGAT; KUIJPERS, 2005).

No Capitulo 2 sao levantadas questoes fundamentais, em aberto, associadas aos
GRBs na literatura, principalmente, na identificacao do progenitor dos GRBs. E
identifica-se, portanto, que a radiacao gravitacional se configura como um provavel
e importante mecanismo de deposicao de energia na fireball. Faz-se necessario identi-
ficar os sistemas binarios de estrelas de néutrons como fontes provaveis de detecgao
de OGs também. No Capitulo 3, é feita a linearizacdo das Equagdes de Campo
de Einstein para o periodo de coalescéncia do sistema de duas massas, verificando
a amplitude h(7) caracteristica e a energia total liberada ao plasma circundante.
Com o plasma congelado as linhas de campo magnético intenso, uma fragao do total
de energia de ligacao do sistema é liberada na forma de OGs. Estas, por sua vez,
causam deslocamentos das particulas constituintes do plasma, que induzem pertur-
bacoes nas variaveis que descrevem o plasma. No Capitulo 4, realiza-se primeiro
uma descricdo do plasma como um tnico fluido neutro condutor (Teoria MHD),
por conseguinte, obtém-se a relacao de dispersao da interacao através do conjunto
fechado das equacoes MHD acopladas as polarizagdes da OG (x e +). Com auxilio
da relacao de dispersao, no Capitulo 5, determinamos as grandezas perturbadas do
plasma para duas situagoes: proximo ao colapso do sistema binario e durante a fase
spiral da coaleséncia. No capitulo 6, a partir da modelagem realizada, estimamos
a quantidade de energia transferida ao plasma nos dois cendrios citados, além de
determinar a poténcia irradiada devido ao espalhamento Compton Inverso das par-
ticulas no plasma. No Capitulo 7, é feita uma conclusao dos resultados obtidos e sdo

discutidas as perspectivas promissoras baseadas nas contribuigoes deste trabalho.






2 SISTEMAS BINARIOS EN-EN COMO PROGENITORES DE GRBs

Durante a década de 60, surgiu uma variedade de descobertas notaveis - quarks,
estrelas de raio-X, radiacao césmica de fundo (CMB), pulsares etc - levantando int-
meros questionamentos dentro da astronomia. Nesse interim, as explosoes de raios-y
foram descobertas, se consolidando como um dos eventos astronémicos mais enig-
maticos. Em contraste aos pulsares, quasares, estrelas de raio-X, cuja origem e o
mecanismo, no decorrer de um ano de suas descobertas, foram entendidos (pelo
menos o eshogo), os GRBs se mantiveram misteriosos, atravessando o século. Apds
varios anos, varios modelos de seus processos de emissao e energéticos foram suge-

ridos pela comunidade cientifica (KATZ, 2002).

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

Recentemente, os GRBs sao detectados numa taxa média de um por dia. Estima-se
que eles sao 10 vezes mais energéticos que as supernovas mais energéticas. Em seus
picos energéticos, chegam a ser 100 mil vezes mais brilhante que uma galéxia inteira,
correspondendo a uma luminosidade de 10°! — 10°? erg/seg, cerca de ~ 1073 My c?.
Possuem, tipicamente, segundos de duracao, em média, por volta de 0.3 s (eventos
curtos) e 30 s (eventos longos). As explosoes sao distribuidas com uma clara isotropia
no céu (MEEGAN et al., 1992), mas nao possuem distribuigdo homogénea, sugerindo a
possibilidade de uma origem cosmolégica (SCHMIDT et al., 1988), suas fontes residem
em galaxias distantes, a cerca de bilhdes de anos-luz. A origem cosmoldgica dos
GRBs é suportada mais pela distribuicdo nao Euclidiana espacial, dada pela razao
média < V/Vyee >= 0.334 £ 0.008 (SCHMIDT et al., 1988), proporcional a taxa de
contagem, substancialmente menor que o valor da amostra uniforme Euclidiana 1/2

(PENDLETON et al., 1996). O valor < V/V, ., > da amostra de curtas explosdes (MAO



et al., 1994) é maior que a < V/V,., > da amostra de surtos longos, implicando no

fato de que é mais dificil detectar uma explosao curta.

A visdo estatistica do cenario do GRB mudou com a descoberta feita pelo satélite
Italiano-Holandés BeppoSax (PIRO et al., 1995) de uma emissao afterglow em raio-X
(2-10 keV) do GRB 970228. Os surtos de raio-y sao seguidos por um afterglow, em
mais baixa energia - emissao duradoura com comprimentos em onda raio-X, éptico e
radio. O afterglow em radio tem sido observado, em alguns casos, muitos anos depois
das explosoes. Posic¢oes precisas do afterglow tém tornado possivel a identificagao
das galaxias hospedeiras em quase todos os casos quando o afterglow foi detectado,
e isto permitiu a determinacao dos redshifts correspondentes, que variam de 0.16 a
4.5 (PIRAN, 2004).

Acredita-se que os GRBs sao produzidos de acordo com os modelos de fireball,
quando a energia cinética de um fluxo ultrarrelativistico é dissipado. As fireballs
consistem primariamente de pares elétron-pésitron e radiagao, junto com uma pe-
quena quantidade de massa barionica (M < E/c*). O GRB propriamente dito é
produzido pela dissipacao interna dentro do fluxo, enquanto que o afterglow é pro-

duzido pelo choque externo com o meio circundante a explosao (PIRAN, 1999).

A exigéncia energética e as escalas de tempo sugerem que as explosdes de duragao
longa de raios-vy envolvem a formagao de um buraco negro através de um evento de
colapso estelar catastrofico; e as explosoes de duragao curta, merger de estrelas de
néutrons. Deste tltimo, ja é sabido, que sao as fontes mais promissoras de detecgao

de ondas gravitacionais pelo detector terrestre LIGO.

Este capitulo se inicia com um discussao sobre as estrelas de néutrons, Se¢ao 2.1, sua
estrutura interna e magnetosfera. Apds os aspectos das estrelas de néutrons, estas
sao sugeridos como progenitores das explosoes de raios-vy e, portanto, é discutido
o modelo fireball de GRBs, assim como suas emissoes em raios-gamma, afterglow
(Segdo 2.2), levantando alguns problemas no modelo de choques interno e externos;

e do mecanismo central, discutidos na literatura.
2.1 Estrelas de néutrons

Estrelas de néutrons (ENs) sao formadas sobre um colapso gravitacional, devido a
perda de equilibrio hidrostatico das regioes centrais de estrelas normais (SHAPIRO;
TEUKOLSKY, 1983). Existem dois diferentes meios para isso:



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

coreny

25M,) da sequéncia principal;

e Estrela ana branca que acreta massa de uma companheira excedendo o
limite de Chandrasekhar (M., = 1.44M).

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

forma:

o ’ dlnp

6’an‘ > 473,

onde p é pressao e V, volume.

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

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

gcm

tempo, os elétrons, responsaveis pela pressao p, se tornam relativisticos, afetando
a equacdo de estado. Enquanto para um gas relativistico p oc V=43, a condicdo de
equilibrio fica I' = 4/3, trazendo a regido central ao limite de estabilidade. Além
disso, ocorre reagao de fotodesintegracao (IMSHENNIK; NADEZHIN, 1983) que é o

ponto de inicio da neutronizagdo da matéria:

Y + 55Fe=13 3He + 4n=26p + 30n .

A neutronizagao, que é acompanhada por um decréscimo da densidade de elétrons,
consequentemente, da pressao, é irreversivel (desde que os neutrinos deixem a es-
trela livremente); e leva toda a responsabilidade pela perda de equilibrio hidrodina-
mico. O nucleo da estrela instavel alcanca um novo estado estavel caracterizado por
Peore ~ 10 g em™3, T ~ 10°K, M ~ 1.2 — 1.6M, e R ~ 10km, resultando numa
estrela de néutrons. Uma estrela de néutrons formada por um colapso de uma es-
trela ana branca tem parametros analogos, podendo alcancar velocidades angulares
consideraveis pela conservacao do momento angular. Este objeto passa a se cha-
mar pulsar. Geralmente, a velocidade de rotagdo de um pulsar alcan¢a 500m/s,; que

excede bastante a velocidade de estrelas ordindrias (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983).

9



Figura 2.1 - Formagao de estrelas compactas.
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Resumo dos caminhos possiveis da evolucao estelar com relacido a massa da estrela comum
e a formacao da estrela de néutrons.

Fonte: Beskin et al. (1993).

Se a massa da regiao central da estrela exceder a 2 — 3M, a pressao da matéria de
néutrons nao pode compensar as forcas gravitacionais. Neste caso, o colapso gravi-
tacional deve resultar na formacdo de um buraco negro (BESKIN et al., 1993). Nem
todo colapso gravitacional (nem cada explosdo de uma supernova) é acompanhada
por formacao de estrelas de néutrons. A Figura 2.1 ilustra, de forma resumida, os
possiveis caminhos para a evolucao e formacao de estrelas de néutrons. O objeto
remanescente de uma explosao de supernova depende da massa da estrela ordinaria

como mostra o quadro resumo da Figura 2.1.
2.1.1 Estrutura interna de uma estrela de néutrons

Modelos de colapso gravitacional mostram que a massa de ENs deve variar dentro
de um intervalo curto, 1.2My a 1.6Mg (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983). Ao mesmo

tempo, a teoria da estrutura interna da um espectro de massa muito mais amplo em
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que a EN permanece estével (BESKIN et al., 1993).

A maioria dos modelos de estrutura de EN é baseada na solucao de Tolman-
Oppenheimer-Volkoff (OPPENHEIMER; VOLKOFF, 1939):

dp(r) __ Glom(r) +p(r)e?|[m(r) + dmr’p(r)c?]

dr - T2[1 _ 2Gm<T)T_lc_2] y (2.1&)
dn;q{r) = dmrpn(r) | (2.1b)
m(0)=0. (2.1c)

As Equagoes (2.1) representam o equilibrio hidrostatico de uma estrela fria de si-
metria esférica, com efeitos da teoria Geral da Relatividade; m(r) é a massa gra-
vitacional dentro de uma esfera de raio r, p(r) e p,,(r) sdo a pressao e densidade

correspondentes, respectivamente.

Para densidades p,,~peore = 2.4 X 101 g em ™3, existe uma incerteza significativa
na equagao de estado (ARNETT; BOWERS, 1977). Dessa forma, existem modelos
de estrutura interna chamados soft ("mole"), derivada dos modelos em que (para
densidades de ordem nuclear) a energia de interagdo média corresponde a atragao,
e stiff ("rigido"), derivada dos modelos em que ja existe repulsdo para densidade

abaixo da densidade nuclear.

Em uma EN, é possivel distinguir quatro regies principais: (i) superficie; (ii) crosta
externa, consiste de ntcleos e elétrons relativisticos (para p, > 107g cm™3); (iii)
crosta interna, fronteira em que p,, = 4.3 x 101 g em ™3, que consiste de nticleos nao
relativisticos e elétrons degenerados relativisticos, assim como liquido de néutrons
nao relativisticos degenerados - de forma que a dissociacao do nicleo e a formagao
dos néutrons livres se tornam energeticamente vantajosas; e (iv) nicleo, onde a

densidade limiar é peore = 2.4 X 10" g em™3

, € a matéria nuclear (néutrons, prétons
e elétrons) consiste na forma liquida, o nimero de elétrons e prétons é cerca de 1%

do niimero de néutrons (BESKIN et al., 1993).
2.1.2 Geragao de campo magnético

As ENs possuem um valor de campo magnético extremamente alto, da ordem de
101 — 10" Gauss. E comum associar o grande valor do campo magnético perto da

superficie da EN como consequéncia da conservacao do fluxo magnético durante o
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colapso gravitacional (MANCHESTER; TAYLOR, 1977). Mas ha também uma possibi-
lidade de geragao de campo associada a efeitos termomagnéticos (URPIN et al., 1986).
Neste caso, o campo magnético é gerado por correntes de elétrons induzidas pelo

gradiente de temperatura na crosta externa de uma EN.

Naturalmente, as estrelas comuns se encontram em sistemas bindrios. A maioria
das estrelas massivas de sistemas binarios evoluem primeiro na sequéncia principal,
resultando numa supernova e, consequentemente, numa EN. Se o sistema nao foi
extinto pela explosao, hda uma formacao de um par de estrelas de néutrons e uma
estrela da sequéncia principal. Por sua vez, depois de um colapso em uma ana
branca da companheira da sequéncia principal, se sua massa exceder o limite de
Chandrasekhar, a dupla passa a ser um sistema binario de ENs. A existéncia desses
sistemas ¢é necessaria para explicar a natureza de eventos extremamente energéticos,
como explosao de raios-y (GRB). Além de que, o merger dessas ENs sdo eventos
promissores de deteccao de ondas gravitacionais pelos detectores terrestres. Estima-
se que, dentro do horizonte de eventos dos detectores avangados (Advanced LIGO,
por exemplo), a taxa desses eventos estd entre 0.4 e 100 por ano (ABADIE et al.,
2010).

2.1.3 Magnetosfera de um pulsar

Como ja foi dito antes, o campo magnético de uma estrela de néutrons, ou melhor
da superficie de um pulsar, é da ordem de ~ 10'' — 10'® Gauss. Desde que a con-
dutividade elétrica da estrela é grande o suficiente para manter a conservacao do
momento de dipolo magnético, o campo magnético pode ser suposto como congelado
na estrela de néutrons. Assim nas regioes internas da estrela deve valer a condigao
(BESKIN et al., 1993):

— Q r —
Bt ="l % B=0, (2.2)
C

onde 7 é o vetor posicao em relagao ao centro da estrela e ) é a velocidade de rotacao
angular. Portanto, da equagdo (2.2), devido a rotagao, surge um campo elétrico
causado pela distribuicao de cargas dentro do pulsar, da ordem de ~ 100 — 10!2
V em™!, para um raio candnico da estrela de 10 km. As particulas influenciadas
por este campo elétrico tao forte sdo aceleradas e se movem ao longo das linhas do
campo magnético curvilineo da estrela, que por sua vez emitem fotons de raios-y

duros. Estes tltimos, absorvidos no campo magnético, geram pares elétron-pésitron.
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Surge dai a magnetosfera do pulsar formada pelo plasma elétron-pésitron no campo

magnético de uma estrela de néutrons (BESKIN et al., 1993).

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

(.B

= — . 2.3
27cle| (2:3)

Te

A densidade de corrotagao de carga (2.3) é chamada de densidade Goldreich-Julian
(GOLDREICH; JULIAN, 1969), onde e é a carga do elétron. Para efeito comparativo,
a magnetosfera da Terra tem densidade n, = 10° cm™3, enquanto que, para um

pulsar, este valor alcanca n. ~ 10* — 102 em=3.

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

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

corrotacao:

(.-B

- (2.4)

Je =
Essas correntes, Equacao (2.4), deformam e perturbam o campo magnético da es-
trela de néutrons. Assim, perto da estrela, essas perturbagoes nao sao significativas,
enquanto que em grandes distancias, essas perturbagoes podem ser até dominan-
tes. A Figura 2.2 ilustra os efeitos de corrotacao do plasma. Definindo o tamanho
caracteristico da magnetosfera como Ry = ¢/, a corrotagdo é possivel apenas até
distancias menores ou iguais a R;. Usualmente, este valor é alguns milhares de ve-
zes maior que o raio da estrela de néutrons. Devido a essa agao, as linhas de campo
distantes abrem. E o plasma, ao longo dessas linhas abertas, deixa a estrela e es-
capa da magnetosfera, violando a condi¢do de blindagem. Surge uma diferenca de
potencial elétrico. Devido ao escape do plasma, ha uma geragao de um plasma de
elétron-positron. Esses processos ativos sao mantidos permanentemente na regiao

coOnica estreita perto dos polos magnéticos.
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Figura 2.2 - Esquema do plasma carregado corrotacionando a estrela de néutrons.

I
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Esquema do plasma carregado corrotacionando a estrela de néutrons. Correntes de corro-
tagao levam a distor¢do do campo magnético perto do cilindro de luz. O campo magnético,
entao, difere substancialmente do campo de dipolo.

Fonte: Beskin et al. (1993).
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2.1.3.1 Geracgao do plasma elétron-pésitron

A diferenca de potencial, devido ao escape do plasma ao longo das linhas de campo,
perto da calota polar, acelera as particulas (elétrons) em direcao a estrela e as anti-
particulas (pdsitron) para longe da estrela. Como o campo magnético é curvilineo,
as particulas, com energia suficiente, comecam a emitir féton de alta-energia que,
por sua vez, atravessa as linhas de campo, produzindo pares elétron-positron. Estas
particulas, se movimentando em relacao a estrela, emitem fétons de alta-energia que
produzem pares perto da superficie da estrela. Assim, ocorre uma multiplicacdo de
elétrons, positrons e fotons de raio-y perto da EN. A energia dos fotons que surgem
por causa da curvatura das linhas de campo magnético é dada por Landau e Lifshitz
(1975):

A
Al (2.5)

Eeyry = mec
TC’LLT’U

onde A = A/m.c = 3.9 x 107! ¢cm é o comprimento de onda de Compton, v ¢ o
fator de Lorentz do movimento da particula ao longo do campo magnético e ey,
o raio da curvatura das linhas de campo, cerca de 8 x 107 cm para EN. A energia,

dada pela Equagdo (2.5), ¢ suficiente para a geragao de pares se v > 10% — 107.
2.2 Explosoes de raios-v

Estimativas revelam que merger de sistemas binarios de estrelas de néutrons, li-
berando ~ 105 erg em ~ 1 milissegundo (PACZYNSKI, 1986), é, provavelmente,
o mecanismo central de GRBs de curta duragdo (NARAYAN et al., 1992), os quais
abrangem cerca de 1/4 da populagio total de GRBs detectados. Modelagens numé-
ricas tém sido realizadas para revelar como eventos de merger de compactas podem
produzir um GRB (ROSSWOG; DAVIES, 2002). E exigida uma colimacio significa-
tiva tanto para modelos associados aos neutrinos, a fim de produzir luminosidade
isotropica equivalente & detectada das explosoes curtas (assumindo distdncias cos-
moldgicas), quanto para modelos conduzidos magneticamente, com campos altos,
de cerca de 10'" G. Caso contrério, os mergers podem também produzir explosdes
longas (ROSSWOG; RAMIREZ-RUIZ, 2003).

O mecanismo para interpretar a emissao prompt do GRB é a emissao sincroton
(MESZAROS; REES, 1993). E uma mecanismo natural, utilizado com sucesso para
interpretar afterglows e muitos outros fendmenos astrofisicos (ZHANG; MESZAROS,

2004). Muitos dos espectros de GRB observados mostram-se consistentes com esta
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interpretagao (TAVANI, 1996).
2.2.1 Emissao prompt

Emissao prompt, definida como o periodo de tempo quando o detector de raios-y
detecta um sinal, pode ocorrer nos comprimentos de onda de raio-X, radio e 6ptico,
sendo mais facilmente detectada em raio-X. As emissoes em mais baixa energia
e raios-y ocorrem simultaneamente (PIRAN, 2004). Mas apenas trés casos em que
ocorreu a observagao simultdnea de flashes 6pticos com a emissao raio-X (AKERLOF
et al., 1999).

A principal motivagao para este modelo de emissao prompt é explicar o tempo curto
(abaixo de milissegundo) das variabilidades de tempo (MESZAROS; REES, 1993). Este
modelo supde que o comportamento da fireball é essencialmente hidrodinamico,
isto é, dominada por barions e energia cinética. O mecanismo central ejeta energia
intermitentemente na forma de mini-conchas. Estas colidem, produzindo choques que
aceleram as particulas, protons e elétrons. Com a introdugao do campo magnético, ou
carregado do mecanismo central ou gerado pelos dinamos turbulentos, esses elétrons
emitem sincroton, na banda do raio-y (ZHANG; MESZAROS, 2004). Isto é responsével

pela emissao de GRB observada.

O espectro continuo é nao térmico. O espectro térmico, tipo Planck, é descartado
para a grande maioria de explosoes. Um excelente ajuste para espectro da emissao
prompt é conhecido como fungao Band (BAND et al., 1993), que usa duas leis de po-
téncia que se juntam sem problemas. Trés parametros independentes sao envolvidos:
indice espectral do féton de baixa energia, indice espectral do féton de alta energia
e energia de transigdo (ZHANG; MESZAROS, 2004).

Define-se Tyy como o tempo que 90% das contagens de explosoes de raios-y levam
para chegar no observador. Esta medida elimina os 5% iniciais e finais da emissao
total da explosao. Analogamente, define-se Txy. A duracao abrange 5 ordens de
grandeza, variando de 0.01 seg até valores maiores que 100 seg. As curvas de luz sdo
muito irregulares; algumas explosoes consistem de componentes muito irregulares,
equanto que outras sdo suaves com um ou algumas componentes. A maioria dos

pulsos individuais sao assimétricos.

A distribuicao das durac¢oes dos GRBs, apresentada na Figura 2.3, tem sido estudada
extensivamente e muitos concordam que a distribuigao é bimodal (HURLEY, 2003),

fornecendo a classificacao de dois tipos de GRBs, explosdes longas (Tyy > 2seg)
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Figura 2.3 - Distribuicao de duragoes (Typ) dos dados do experimento BATSE.
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Distribuicao de duragoes (Tyg) dos dados do experimento BATSE. Mostra que os GRBs
podem ser divididos em duas classes, as explosdes curtas e longas.

Fonte: Zhang e Mészaros (2004)

e explosoes curtas (Tyo < 2seg) (ZHANG; MESZAROS, 2004). Especula-se que esses
dois tipos tém origens diferentes. As candidatas para os GRBs longos sao estrelas
massivas, cujo colapso do niicleo forma um buraco negro (PACZYNSKI, 1998). Para as
explosoes curtas, os provaveis candidatos sao merger de binarias de ENs ou bindrias
de EN e buraco negro (EICHLER et al., 1989). Tem sido extensivamente procurado
por um terceiro tipo de GRB com duragoes intermediarias. No entanto, nao é claro

se esta divis@o ¢ estatisticamente interessante (HAKKILA et al., 2000).

Recentemente, através do Ramaty High Energy Spectroscopic Imager (RHESSI), foi
relatado que a emissao prompt do GRB 021206 evidenciara polarizacao linear muito
alta, sendo o grau de polarizagao indicado de 80% + 20% (COBURN; BOGGS, 2003).
Esta explosdo forneceu energia na faixa de 25-100 keV (HURLEY, 2003). Vérias expli-
cagoes sobre a polarizacao da emissao surgiram: a polarizacao pode estar atribuida
a radiagao sincroton (PIRAN, 2004), ao espalhamento Compton inverso de energia
baixa, a radiagdo circundante & explosdo (SHAVIV; DAR, 1995) ou ser consequéncia
do espalhamento dos raios-y contra um vento rico em barions (EICHLER; LEVINSON,
2003).

A energia da emissao é um problema do modelo de choque interno; ela tem de ser

extraida da energia cinética relativa entre as conchas colidindo, mas a eficiéncia
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da radiacao é tipicamente pequena, cerca de 1%-5% (KUMAR; PIRAN, 2000). Para
alcangar alta eficiéncia observada num GRB (FRAIL et al., 2001), algumas sugestoes
sao feitas, incluindo a dissipagao nao linear (BELOBORODOV, 2000) e colisdes quasi-
elasticas (KOBAYASHI; SARI, 2001).

2.2.2 Emissao afterglow

Até 1997, nao havia contrapartida conhecida de GRBs em outros comprimentos de
onda. O satélite BeppoSAX, detectou, em 1997, afterglow em raio-X do GRB 970228
(GROOT et al., 1997). O mesmo GRB apresentou um afterglow no 6ptico (SAHU et
al., 1997). No comprimento do radio, a detecgao do afterglow ocorreu com o GRB
970508 (WAXMAN et al., 1998). As emissoes afterglow dao uma assinatura em uma
espectro bastante largo, sendo detectadas de fétons com comprimentos de ondas
menos energéticos que raios-vy: bandas de raio-X, éptico e radio. Em cada banda, a

curva de luz geralmente corresponde a lei de poténcia.

Para nenhum GRB foram detectados afterglows em todas as trés principais bandas.
A observacao em raio-X é a mais comum, apenas ~ 60% de explosoes detectadas
pelo BeppoSAX em raio-X sao também detectadas na faixa do 6ptico. Os outros ~
40% sao opticamente escuros. Com o satélite HETE, a fracao de explosoes negras
sao menores, cerca de 10%. Afterglows em radio sdo detectados em cerca da metade

de todos os afterglows dos GRBs observados.

Uma incerteza no entendimento da emissao prompt do GRB esta na localizagao
deste dentro da fireball. A emissao afterglow limita o raio daquela emissao, que deve
ser menor que o raio de desaceleracao da fireball. Assim, alguns modelos sugerem
que a emissao prompt ocorre sobre a desaceleragao forte da fireball (MESZAROS;
REES, 1993), enquanto outros modelos (MESZAROS; REES, 1993; ROSSI et al., 2004)
sugerem que o0 GRB ocorre antes do raio de desaceleracao. E importante notar que os
cendrios de choques internos e externos nio sdo mutualmente exclusivos. E provével
que ambos coexistam em torno da fireball, com componentes diferentes dominando
em diferentes explosoes (ZHANG; MESZAROS, 2004).

2.2.3 Modelo fireball

O modelo padrao tedrico de fireball, ilustrado na Figura 2.4, é consequéncia de varios
testes observacionais que sugerem uma interpretagao das observagoes do GRB e do
afterglow. O principal ingrediente deste modelo é que o material responsavel pelas

emissoes deve estar se movendo relativisticamente. Para um GRB tipico de fluence
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~ 107% erg cm 2

e de distancia ~ 3 Gpc, a energia total isotropica liberada é em
torno de ~ 10°t erg. As fireballs consistem de pares elétron-pésitron e radiacao, com
uma pequena contaminagdo de massa barionica, M < FE/c?. Essa esfera radiativa
expande e esfria rapidamente até a energia dos fétons diminuir abaixo do limiar de
energia de criacao de pares, e se tornar transparente. Com a poluicao de bérions, a
maior parte da energia é eventualmente transferida aos béarions, que sao acelerados
a velocidades ultrarrelativisticas, alcancando fatores de Lorentz da ordem de ~
10* — 10® (SHEMI; PIRAN, 1990). E, como consequéncia, o sinal da explosao fica
enfraquecido. Se a massa barionica ¢ grande o suficiente - GRB opticamente espesso
(LITHWICK; SARI, 2001) - quase toda a energia irradiada serd convertida em energia
cinética, e nao haverd nenhum sinal de raio-y observado. A presenca de 10~°M,
de barions é suficiente para reduzir significativamente a radiacao. Com bérions,
carregando acima de 107°Mg, a expansdo nunca se torna relativistica (FISHMAN;
MEEGAN, 1995).

Figura 2.4 - Modelo Fireball.

Fxtemal
shocks

Internal
shocks

Progenitor
(massive) star

Y8

Afterglow

Esquema de emissdo de GRBs e afterglow a partir do modelo padrao de fireball de um
sistema colapsando. A radiagao ~y, mais energética, se forma dos choques dentro da concha
da fireball. O afterglow, radiacado secundaria, é formado devido a interacoes das conchas
com o meio interestelar.

Fonte: Zhang e Mészaros (2004)

Uma fracao substancial da energia cinética de barions é transferida a populagao
nao térmica de elétrons relativisticos (MESZAROS; REES, 1993). Estes, por sua vez,
resfriam, devido ao espalhamento Compton inverso e emissao sincroton no campo
magnético pés-choque (MEDVEDEV; LOEB, 1999), produzindo a radiagiao observada
em GRBs e seus afterglows (KATZ, 1994). O choque pode ser ou interno, caso haja
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formagao de choques dentro da concha da fireball (PACZYNSKI, 1998) - sendo res-
ponsavel pela emissao prompt - ou externo, devido as interagoes da fireball com o
meio interestelar em volta (MESZAROS; REES, 1993) - responsével pela emissao after-
glow, como ilustrado na Figura 2.4. A radiagdo dos choques internos pode explicar
a irregularidade do espectro (PILLA; LOEB, 1998), enquanto que a emissao sincroton

do choque externo prové um modelo de espectro de lei de poténcia, a funcao Band.

O fator de Lorentz () da matéria durante a emissao prompt do GRB é um pa-
rametro fundamental para entender a fisica dos GRBs (LU et al., 2012). Seu valor
limita inferiormente a quantidade permitida de poluicdo bariénica no fluxo. O ~
pode ser determinado pelo ponto maximo da curva de luz do afterglow inicial (e a
desaceleragao do choque externo) ou pela compacidade (compactness) - pardmetro

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

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

Uma fracao grande, > 10%, da energia da fireball pode ser convertida para a produ-
cao de féton-méson com uma explosdo de neutrinos de ~ 10 eV. Prétons de 101
eV interagem com fétons de ~ 1MeV, carregando matéria de raios-y para produzir
neutrinos de 10eV. A deteccao de neutrinos de GRBs constataria o cendrio de
fireball cosmolégica para a producao de GRB (WAXMAN; BAHCALL, 1997).

Por fim, mergers de bindrias compactas - EN-EN, EN-BN, BN-BN, BN-Estrela Ana
etc - tém sido considerados como possiveis fontes de ondas gravitacionais (HAWKING;
ISRAEL, 1989), além de serem ainda uma fonte abundante de neutrinos (CLARK; EAR-
DLEY, 1977). Desde que estes eventos sao possiveis progenitores de GRBs (EICHLER
et al., 1989), uma coincidéncia entre um sinal de OG e um sinal de raio-y aumentaria
muito a precisao estatistica do progenitor (FINN et al., 1999). Sobretudo, a detecgao
de uma explosao associada a radiagdo gravitacional poderia auxiliar a responder
varias questoes. Como identificar o progenitor do GRB, ja que os sinais de merger

e colapso de nucleo sao diferentes; ajudaria a localizar a emissao prompt do GRB
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(interno ou externo), desde que a OG esta associada com a formagao do mecanismo
central, isto é, um atraso curto de tempo (0.1 seg) entre as duas emissoes (GRB
e OG) favoreceria um cenério interno, enquanto que um atraso maior (~ 10 — 100
seg) favoreceria um modelo externo (FRYER et al., 1999); e ajudaria a fechar a con-
figuracao do jato do GRB (ROSSI et al., 2002), a partir da polarizacao da OG e das

emissoes prompt e afterglow.
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3 SISTEMAS BINARIOS COMO FONTES DE ONDAS GRAVITACI-
ONAIS

Ondas gravitacionais sdo consequéncias fundamentais da Teoria da Relatividade
Geral de Einstein. Através dessa radiacao, o universo ainda nao foi observado dire-
tamente. Existe um enorme interesse nesse tipo de onda, pois, além de ser possivel re-
alizar mais um teste da teoria de Einstein, permitiria observar objetos astronémicos
exoticos, particularmente, Buracos Negros. Na maioria dos sistemas astronémicos, a
gravidade ¢ a interacao dominante. Campos gravitacionais fortes sdo os conversores
de massa em energia mais eficientes da Natureza. Casos onde este cenario se aplica,
irradiando grande quantidade de energia gravitacional (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ,

2009), seguem abaixo:

Estrelas de néutrons, remanescentes das explosoes da supernova, represen-

tam 0.1% da populacao estelar inteira de qualquer galéxia;

e Buracos negros de massas estelares, respondem por grande parte das fontes
de energia em raio-X. Tendem a se concentrar perto do centro de aglome-

rados globulares;

e Buracos negros massivos no intervalo de 10°-10° M, que aparecem em ga-
laxias que tém protuberancias centrais, galaxias ativas energéticas e qua-

sares; e

e Claro, o Big Bang. A singularidade exposta.

O espectro da onda gravitacional é distinto do espectro eletromagnético. Enquanto
os emissores primarios da radiacdo eletromagnética sao as particulas carregadas,
as ondas gravitacionais sado emitidas pela massa e momentum acumulados no sis-
tema inteiro. Devido a neutralidade global de carga, a radiacao eletromagnética ¢é
tipicamente emitida em pequenas regides, com comprimento de ondas pequenos, e
transmite informacgao direta sobre as condicgoes fisicas de pequenas porcoes de fon-
tes astronomicas. Ja a radiagao gravitacional tem comprimento de ondas longos e
transmite informacao direta sobre regioes em grande escala. Enquanto as ondas ele-
tromagnéticas se acoplam fortemente com as cargas, sendo faceis de detectar, mas
facilmente espalhadas, as ondas gravitacionais se acoplam fracamente com a ma-
téria, sendo dificeis de detectar, porém viajam sem ser afetadas substancialmente
pela matéria. Essas discrepancias sugerem que as observagoes eletromagnéticas po-

dem ser pobres preditores dos fendmenos que os detectores de ondas gravitacionais
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eventualmente podem observar, j4 que 96% da energia-massa do universo carregam
nenhuma carga elétrica (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009).

Este capitulo se inicia com uma abordagem da teoria linearizada das Equagoes de
Campo de Einstein - aproximagao de campos fracos (Segao 3.1). Encontram-se as
solucoes de onda na aproximacao Newtoniana de mais baixa ordem, na Se¢do 3.2,
e suas observaveis (Segdo 3.3). Por fim, sdo calculadas as amplitudes das ondas

gravitacionais para sistemas de bindrias compactas (Se¢ao 3.4).
3.1 Equacao de onda

Ondas gravitacionais sao definidas como perturbacoes de algum espago plano. Par-
tindo dessa premissa, é possivel simplificar a derivacdo das solugdes de onda da
Equagao de Campo de Einstein, ignorando em grande escala a estrutura curvada do
espago-tempo causada pela distribui¢do de matéria. Isto é, as ondas gravitacionais
de objetos astronémicos com campos gravitacionais intensos ou de eventos catastro-
ficos podem ser descritas como pequenas ondulagoes do fundo plano. E necessdrio
manter em mente que essas equagoes sao definidas apenas localmente, e que elas nao
tém nenhum significado global, quando se considera a estrutura do espago-tempo do

universo em grande escala.

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

¢ de uma densidade de matéria p,,:

O¢ = 47p,, , (3.1)

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

1 8t
Gab = Rab - 7gabR = 7Tab ) (32)
2 ct
onde Gy, é o tensor de Einstein; g,, 0 tensor métrico do espago-tempo, T é o tensor
momentum-energia e R, e R, tensor e escalar de Ricci, respectivamente, contragoes
do tensor de curvatura de Riemann, R%, ;. Este ¢ calculado com base na conexao

métrica, Simbolo de Christoffel (I'*,.):
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R%q = 0L — 04, + T . — T %y (3.3a)

1
e = 59aa(Obgac + Oegab — Oaguc) - (3.3b)

Assim a relatividade geral incorpora a energia potencial gravitacional de Newton
embutida no tensor métrico. A Equacao (3.2) descreve o efeito que uma distribuicao
de densidade local causa no espago circundante. Este é curvado e a geodésica da
luz ou das particulas é defletida na direcdo do centro de massa da distribuicao de

densidade de matéria, reproduzindo o efeito de uma forga gravitacional (EINSTEIN,

1921).

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

assintoticamente plano, lim,_ . h. = 0, é escrito como:

Gab = Tab + haln com |hab| <1. (34)

A teoria de perturbacdo é uma aproximacao da relatividade geral, correta para
primeira ordem na dimensao de sua perturbacao (SCHUTZ; RICCI, 2010). Define-se a
elevacio e o abaixamento dos indices da perturbacdo, h* = n%n*¥h.4, e, em primeira

ordem, tem-se a inversa do tensor métrico:

gab — 77aLb o hab ] (35)

Para simplificar a derivacao das equacoes de onda, é definida a perturbagao métrica

de traco-reverso:

_ 1
hab = hab — §nabh s (36)

onde h = 1,4,h®, tal que h = n®hg=-h. Existe uma considerdvel variacio de coor-
denadas nas componentes. Esta variacdo de coordenadas é chamada de variacao de
gauge, por analogia ao eletromagnetismo. A variagao para forgar o gauge de Lorentz
(ou Hilbert) é:
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Essa condigao implica que 9,T,, = 0, lei de conservagao do tensor energia-momentum

para métrica plana.

Portanto, as equagoes completas de Einstein, Equacao (3.2), desconsiderando os
termos de segunda ordem de hg,, se reduzem apenas a um conjunto de equacoes de

onda lineares desacopladas:

- 167G
Ohay = — Ty, | (3.7)

ct

onde O = 9,0, = 9? — V2. E as equacdes de campo no vacuo se reduzem a:

Ohay =0 . (3.8)

Com o traco n*0hgy, = —Oh = 0, vem:

Ohay =0 . (3.9)

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

gravitacional e obedece a equacao de onda, LR pc.q = 0.
3.1.1 Estados de polarizacao

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

considera a onda gravitacional plana infinita propagando na dire¢ao do eixo z:

hab = hab(zvt) )

encontrando as componentes do tensor de Riemann, suas contracoes e resolvendo

as equagoes de campo, nesse caso, a perturbacao se reduz a duas componentes,
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hi =hy(z,t) e hy = hy(z,t), dadas na expressao:

00 0 0
0 hy hy O

P = - (3.10)
0 hy —hy 0O
00 0 0

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

3.2 Ondas gravitacionais na teoria linearizada

Consideremos um sistema cuja dinamica ¢é determinada por forcas nao-
gravitacionais, a baixa velocidade dentro da fonte. Usando a equacao de onda, Equa-
¢ao (3.7), onde Ty é o tensor energia-momentum da matéria, encontra-se a solu¢ao

geral dessa equacao:

iG o1 7 — 7
hoo (1 :——/————ﬂlt—————gqlf/, 11
b(af‘) A ’F—F/| b( c r ) x (3 )

=7 /|

c

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

ou tempo retardado.

Uma 1util especializagdo do gauge de Lorentz é o gauge Transverso sem Trago (gauge-
TT) que é um sistema de coordenada comével, que projeta o tensor hg, perpendicu-
larmente a sua direcao de propagacao e o trago do tensor projetado é removido. Isto
é, introduzindo o tensor A;;;(72) que se propaga na direcdo f para fora da fonte,

tem-se que:

« 1
Asjw(P) = PP = 5 PP (3.12a)
Pij(R) = 05 — nin; (3.12b)
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com as seguintes propriedades:

Simétrico: P;; = Pj;

e Transverso: n'P;(f) = 0;

Projetor: Py, Py = Pij; e

Trago: Py; = 2.

Lembrando que a solugao estda no espago-tempo plano e que a lei de conservacao
6 0,T® = 0, entdao h*" o [, T*d®s’ = const. Escolhendo h®(t,r) = hy = 0, o
resultado é uma solucao da onda plana no gauge-TT em termos das componentes

espaciais hqg de hq, tal que:

hes = Napaohae (3.13a)
4G 1 =17
hgg(t>F) = C4AO‘/87'79/|7;»_77/‘T’YQ9 (t - |7’C7’|7F,> dg.T/ . (313b)

Portanto, esta escolha de coordenadas torna explicito que a perturbacao é trans-
versa, ortogonal a dire¢ao de propagacao e sem trago, pois a perturbagao nao "com-
prime'ou "estica'elementos do espago-tempo, mas induz uma "tensao', preservando

seu volume. E o tensor h,g é dado por:

h I
hog = | © . (3.14)
he —hy

A solugao para distancias muito maiores que o tamanho caracteristico da fonte fica:

14G 7
:Aww/in—r+T”fjff. (3.15)
&

RET(t, 7
oz,B(’r) c

r ct

Observe que hgg depende apenas da integral das componentes espaciais de Tp;,. A
Equacao (3.15) é valida para ambas as fontes, relativisticas e nao-relativisticas, para
um observador suficientemente distante da fonte (THORNE, 1980; HAWKING; ISRAEL,
1987).
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E realizada uma expansao multipolar de hgg em espaco infinito para fontes nao
relativisticas, isto é, as velocidades tipicas dentro da fonte sao muito menores que
a velocidade da luz. Portanto, a solu¢ao de onda em termos de menor ordem da

expansao é:

(1, 7) = EEM T(t—r/e) (3.16)

onde

MeP = /p(t,f’)(:caa:ﬁ)d?’x

Em fungdo do momento quadrupolo (basicamente o momento de inércia newtoniano

com o trago removido) fica:

12G .

roct

Qo‘ﬁ /p (t,7 (:c 2P —3 25a5>d3

Finalmente, para uma onda gravitacional que se propaga numa direcao genérica 7,

hej(t,7) = Gt—r/c), (3.17)

com

de acordo com a Figura 3.1, vem:

hi(t,0,¢) = 1? [Mn(cos ¢ — sen’pcos*0)

+ Moy (sen?¢ — cos’pcos6)
— Maysen®6 — Mlgsen(2¢)(1 + cos®0)

+ Myssengsen(26) + Mascospsen(26) (3.18a)

hx(t,0,0) =

1 G [(Mll — M22)$€n(2¢)0059

+ 2M12003(2¢)0039 — 2M5c0s¢psent)

+ 2M2356nq§sen6’] . (3.18Db)

Com a projecao no sistema de coordenadas gauge-TT, a emissao de radiacao gravi-
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Figura 3.1 - Vetores do sistema no plano cartesiano.
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Plano cartesiano que serve de referéncia para o sistema irradiando ondas gravitacionais
numa linha de visada arbitraria.

Fonte: Produgao do autor.

tacional nao é isotropica; em algumas direcoes, o feixe serd mais intenso. Também,

movimentos simetricamente esféricos nao emitem qualquer radiagdo gravitacional.
3.3 Observaveis da onda gravitacional
3.3.1 Polarizacao da onda gravitacional

Como consequéncia do principio de equivaléncia da relatividade geral, particulas so-
zinhas isoladas nao podem ser usadas para detectar ondas gravitacionais, pois elas
caem livremente em qualquer campo gravitacional e nao sofrem efeito da passagem
das ondas gravitacionais. Entretanto, o que deve ser observado ¢ a alteracao da
homogeneidade do campo gravitacional devido as forcas de maré induzidas pelas
ondas. Estd alteragao pode ser medida através da comparacao das posi¢oes ou inte-
ragoes de duas ou mais particulas. Portanto, supondo um anel de particulas livres
no plano (z,y), a onda com polarizagdes + e x viajando na dire¢ao z causa defor-
macoes de maré no anel circular, o deixando no formato de um anel eliptico com a
mesma area. Este é o principio basico por tras dos detectores de ondas gravitacionais
(SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009).

As polarizacoes sao as duas observaveis primarias dependentes do tempo de uma
onda gravitacional. A polarizagdo da onda de uma fonte depende da orientacao da

fonte em relacdo ao observador. Consequentemente, mensurando a polarizagao da
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onda gravitacional emitida por uma fonte, aquela prové informagoes da orientagao

do sistema binario, por exemplo.
3.3.2 Frequéncia da onda gravitacional

Em muitos casos de emissao de radiacao gravitacional, a frequéncia é dominada por
um movimento existente, tal como o spin de um pulsar. A frequéncia da radiagao,
com imprecisao de poucos fatores, estara relacionada com a frequéncia natural do
corpo auto-gravitante (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009). Definida em funcao da

densidade média de massa-energia da fonte p, essa frequéncia é:

fo=\nGp/dr . (3.19)

Apesar da férmula estar no regime Newtoniano, ela prové uma boa aproximacgao da
ordem de magnitude da frequéncia natural, mesmo para sistemas altamente rela-
tivisticos como buracos negros. A frequéncia natural é determinada pelo tamanho
R e massa M da fonte. Para estrelas de néutrons de massa 1.4My e raio 10 km, a

frequéncia é f, = 1.9 kHz.

A Figura 3.2 mostra um diagrama de massa em funcao do raio para fontes comuns
de ondas gravitacionais. E notdvel que a ondas gravitacionais entre 1 e 10* Hz sdo
em principio acessiveis aos detectores terrestres, enquanto em frequéncias menores
sao observadas apenas nos detectores espaciais. A linha de buraco negro intercepta
a linha de detectores terrestres, de forma a limitar estes para observar objetos de
massas estelares. Isto é, de acordo com Sathyaprakash e Schutz (2009), nenhum
sistema com massa acima de 10*Mg, pode produzir radiacio quadrupolo na banda

de frequéncia dos detectores em Terra.

A detecgao de onda gravitacional restringe o esfor¢co em quatro bandas de frequéncia,
de acordo com Cutler e Thorne (2002): (i) via impressao da polarizagao da radiagao
cosmica de fundo (CMB), é a banda de frequéncia extremamente baixa (ELF), 107
a 107'®Hz. E ¢ a tinica fonte esperada ser amplificada por flutuacoes gravitacionais
primordiais pela inflagdo do universo. (ii) ondas via atraso no sinal de pulsares estao
na banda muito baixa (VLF), 1077 a 1072 Hz (LOMMEN, 2002). (iii) o detector
espacial tipo e-LISA (ARMANO et al., 2015) operard na banda de frequéncia baixa
(LF), 107* a 1Hz e (iv) os detectores interferométricos e massa-ressonantes que
operam na banda alta (HF), 1 a 10* Hz.
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Figura 3.2 - Relacdo de massa-raio para fontes gravitacionais.
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Relagdo de massa-raio para fontes gravitacionais. O eixo horizontal é a de massa do sistema
irradiando, e o eixo vertical é o tamanho orbital do sistema.

Fonte: Sathyaprakash e Schutz (2009)

3.3.3 Luminosidade da onda gravitacional

A luminosidade da onda gravitacional na aproximacao quadrupolo é obtida pela in-
tegracao do fluxo de energia dado pela férmula geral do tensor de energia-momentum

da onda gravitacional da expressao de Isaacson (MISNER et al., 1973):

Lo = 3 (S thos - 57) (3.20)

onde Q é o traco da matriz (),3. Esta equacao pode ser usada para estimar o efeito

de perda de energia de um sistema que emite radiacao gravitacional.

Note que a expressdo da luminosidade, a Equacao (3.20), se torna adimensional se
multiplicada pelo fator de escala Ly = ¢°/G = 3.6 x 10°> W, uma luminosidade
enorme. Isto é, a luminosidade da emissao gravitacional (Lo¢), mesmo derivando de
eventos extremamente energéticos e catastroficos, sera atenuada pelo fator Ly, que é
consequéncia do pequeno valor da constante G e do alto valor da constante c. Mas,

observando o fator de escala Lg é notavel seu valor imenso, quando comparado com
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a luminosidade do sol que ¢ apenas 3.8 x 10?6 W, com a de uma galdxia tipica 1037
W e, até mesmo, com a emissao de todas as galdxias no universo visivel, na faixa

do éptico, que apresenta luminosidade é da ordem de 10%° W.

Sistemas de ondas gravitacionais sempre emitem uma fracao de Ly. Entretanto,
alguns sistemas chegam perto deste valor, excedendo a luminosidade eletromagnética
tipica, como por exemplo, sistemas bindrias compactos (BONAZZOLA S., 1997). No
entanto, parece que, em boa aproximacao, o espaco-tempo é muito rigido. Mesmo
no caso mais otimista, a amplitude da emissao gravitacional é quase duas ordens de

magnitudes mais baixo que o nivel de ruido (referindo a 1 seg de dados) do LIGO-I.

Como exemplo, suponha um estrela de massa M e raio R, rotacionando em uma
frequéncia v. A estrela rotacionando ndo possui simétrica axial perfeitamente, caso
contrario nao emitiria radiacao gravitacional. Entao, o desvio da simetria é caracteri-
zado por um niimero adimensional € e 0 momento de inércia da parte assimétrica do
objeto é dado por €. A ordem de magnitude da luminosidade da onda gravitacional

pode ser estimada como:

G
2712 .6
LOG = 0758 ]zzy s

onde I, ~ M R?* é o momento de inércia ao longo do eixo de rotacdo. Isso mostra
que objetos compactos (R ~ Rgschwarzchiia) €m rapida rotagao (v = 2nr Ry ~ ¢), tal
como estrelas girando, podem emitir enorme luminosidade, mesmo para um pequeno

€.

Se uma fonte em uma distancia r irradia energia £ num tempo T, predominante-
mente na frequéncia f,, entao, escrevendo h = 2r fqgh e, definindo a luminosidade
aparente da radiacio (F) como F ~ h?/16w (SCHUTZ, 1985) ou, em termos da

energia B, F ~ E/(47r*T), a amplitude da onda gravitacional ¢ da ordem:

1 [E
h ~ ngr\/; . (3.21)

Estd visivel que a amplitude depende do fluxo integrado E/47r? da onda. A de-

tecbilidade de uma fonte é uma fungdo da luminosidade aparente e do tempo de
observacao. Mas nao se deve negligenciar a dependéncia da formula na frequéncia:

sinal de maior frequéncia tem amplitudes menores.
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3.4 Coalescéncia de binarias compactas
3.4.1 Deteccao de ondas gravitacionais

A férmula do quadruplo para ondas gravitacionais, Equagao (3.20), tem sido indire-
tamente verificada por meio do sistema binario de estrelas de néutrons de Hulse &
Taylor PSR1913+16 (HULSE; TAYLOR, 1975), com precisao de 1%, como mostrado
por Weisberg e Taylor (2003) na Figura 3.3, e na descoberta do sistema de pulsar
PSR0797-3039 por Lyne et al. (2004). Estes reportam que a mudanca na taxa de
tempo no perfodo orbital de 2,45 horas no PSR0737-3039 ¢ de —1.1(3) x 107125571,
consistente com o valor esperado, via emissao de ondas gravitacionais, que é de
—1.24 x 10725571,

Figura 3.3 - Decaimento orbital do sistema de pulsares PSR 1916+13 via emissao gravi-
tacional.
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Decaimento orbital do sistema de pulsares PSR 1913416 via emissao gravitacional. O eixo
vertical se refere ao actimulo de deslocamento do periélio do sistema e o eixo horizontal
ao ano de observacao. Os pontos, dados de observacdo, ja contém as barras de erro, e a
Relatividade Geral é a teoria que melhor ajusta os pontos.

Fonte: Weisberg e Taylor (2003)
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A confirmacao ainda é indireta. A radiacao gravitacional nao foi vista diretamente,
apesar de que existem muitos objetos que poderiam ser fortes o suficiente para serem
vistos pelos atuais detectores: estrelas de néutrons, explosoes de supernova, universo

jovem.
3.4.2 Radiacao do sistema binario na fase spiral

Considere um sistema binario com massas m, e msy e posicoes 77 e 7o, longe da coa-
lescéncia. Inicialmente, ¢ desconsiderado qualquer perda de energia devido a emissao
de ondas gravitacionais. Elas se orbitam no plano (x,y) de um referencial (x,y,z). Na
aproximacao newtoniana, a dinamica se reduz ao problema de um corpo com massa

igual a massa reduzida:

mimsa
f=———
my + Mgy
A equacao de movimento é 7 = —%”F, onde m = mi+msy e ¥ = 11 +73, a coordenada

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

Gm
2
onde R é o raio orbital do movimento "centrifugo", com os movimentos de oscilagao

dados por:

zo = Rcos(wst +7/2) (3.23a)
Yo = Rsen (wst +7/2) , (3.23D)
20=0. (3.23¢)

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

recebidas por um sistema binario em fase spiral é:
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N 14Guw? R? (1 + cos? 1)

h(t) T 5 cos(2wst) | (3.24a)
14 2 D2

hy(t) = —G'uiisR cos tsen (2wst) . (3.24Db)
roc

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

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

e Se a 6rbita for vista na borda, ¢ = 7/2, entdo h, desaparece e a onda

gravitacional é lineramente polarizada;

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

polarizada;

e Se ¢ estd entre 0 e m/2, as amplitudes de hy e hy sao diferentes e entao a

radiacao é elipticamente polarizada.

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

servacao de energia:

Gm1m2

Eoria:Ecin Eo:_ )
bital + Lopot 5R

e portanto, para compensar a perda de energia por radiagao gravitacional, R deve
decrescer no tempo, entao E,.p;1q; S€ torna mais e mais negativa. Com o decréscimo de
R, w, cresce. Por sua vez, se wy cresce, a poténcia irradiada por radiagao gravitacional
cresce (MAGGIORE, 2008):

32¢° (GMcwg> e (3.25)

Pop = 22C
¢ 5 g\ 23

(m1m2)3/5

onde a massa chirp é dada por M, = o o) 1/5

e wy ¢ a frequéncia da emissao

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

a energia orbital do sistema é dada por:

G2 M5 w2 1/3
wg) . (3.26)

Eorbital = _< 39

—%, e definindo um tempo %4

Rearranjando a expressao (3.25), sendo Pog =
de coalescéncia do sistema, tal que 7 = t.,o — t, € facil obter a frequéncia da onda
gravitacional em fun¢ao de 7 e valores numéricos, como a massa chirp M, = 1.21M,

de um sistema de duas estrelas, cada uma com massa de 1.4M., dada por:

1.21M5 \*® [ 1seg \ */*
fg(T)%134Hz<]w®> (Seg> . (3.27)

c T

Para um sistema com massa chirp de 1.21Mg em 10 Hz, o detector consegue observar

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

O numero de ciclos gastos na banda larga do detector f € |[fiin, frmaz) €m um

intervalo de tempo dt é dado, integrando, entre o intervalo, a expressao dN;ios =

fOG’ (t) dt. Assim:

10Hz\ 2 /1.2M\*?
Nciclos ~ 16 X 104( f AZ> ( M ®> . (328)

Isto significa que os interferometros em terra podem seguir a evolucao do sinal por

milhares de ciclos.

Como a frequéncia cresce, o raio orbital encolhe, como mostra na Figura 3.4, se-

1/4
guindo a curva R(7) = Ry (:()) , com Ry sendo o tamanho da orbita inicial do
sistema no tempo tg e Ty = teoa — to. Através da Lei de Kepler RZ = Gm(1/ws(70))?,

70 pode Ser exXpresso comao:

8/3 2/3
or 1 M M
70 = 9.829 x 10%mnos | — — o) (=2 . (3.29)
ws 1hr m 7

Agora, considerando uma particula que se move em uma 6rbita quasi-circular no

plano (z,y) com raio R = R(t) e uma frequéncia angular w; = ws(t), a condigao W, <
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Figura 3.4 - A evolucdo do raio orbital de um sistema coalescendo por emissao gravitaci-
onal.

Rit)

Ro

W

t::ii

A evolucéo do raio orbital de um sistema coalescendo por emissdo gravitacional, na apro-
ximagao Newtoniana de mais baixa ordem.

Fonte: Maggiore (2008)

w? se torna GMuws/c® < 0.5. Isto significa, em termos de f,, que R é desprezivel,
quando f, < 13kHz(1.2Mg/M,.). Entdo assume-se que o sistema se encontra na
fase spiral e os termos proporcionais a R no cdlculo da forma de onda, pelo menos
para ordens baixas, ndo sao despreziveis. Similarmente para os termos envolvendo a
derivada de wy(t).

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

5/4 1/4 2,
ho () = 1<GMC> <5> (HCOS> cos ¢(r) | (3.30a)

r\ c? cT 2
L(GMNP 5\ M
hy(t) = . ( 2 ) (CT> costsen ¢(7) (3.30b)

lembrando que 7 =t — t ., t € 0 tempo do observador e t.,, € 0 valor de t quando
a coalescéncia se realiza. As equacoes acima mostram que ambas a frequéncia e a
amplitude, crescem com a coalescéncia aproximando o efeito "chirping"', como na

Figura 3.5.
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Figura 3.5 - A amplitude h da onda gravitacional em fun¢do do tempo.
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A amplitude da onda gravitacional variando com o tempo de um sistema binério coales-
cendo até instantes antes do merger.

Fonte: Produgao do autor.

A amplitude também pode ser escrita no espaco de frequéncia, espaco de Fourier, em
funcao de f,, frequéncia da onda gravitacional que descreve a evolucao do sistema.

Basta usar a transformada de Fourier na expressao (3.30). Entao:

; c(GM N 1 (1+cos?t
ha(f,) = Ae w+<fg>r< g ) L. ( g ) , (3.31a)
g
; c(GM, A
h>< (fg) = Ae wx(fg); (03> T/G 0052 L, (331b)
g

1/2
onde A = #(25—4) / Ui (fy) e ¥x(fy) sdo as fases das polarizagoes +, X, respecti-
vamente, da onda gravitacional. Sem termos pos-Newtonianos, podem ser escritas

CO1mo:

3 (GM, ~5/3
w-i-(fg) = 27ngtcoal - ¢c - % + - <C387ng> )

4
(0N (fg) = @Z)—l—(fg) + 7T/2 .
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Figura 3.6 - A amplitude h da onda gravitacional da fase spiral no espaco de Fourier

hJL

WAL A A A A A,
MMy v v

fs

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

Fonte: Produgao do autor.

Note que, a primeira vista, das Equagoes (3.31), a amplitude da OG parece decair
quando o sistema se aproxima do colapso. Comportamento contrario ao discutido
no grafico da Figura 3.5. Entretanto, é importante lembrar que as expressoes (3.31)
descrevem a amplitude hy ;. no espaco de Fourier; portanto, observando a Figura
3.6, hy +(f,) representa o nimero de energia "carregada'por todos os harmdnicos
de f,. Isto é, quanto maior f,, menos energia ¢ dividia entre os harmonicos, pois
menos harmonios existem para f,, apesar de que uma quantidade maior de energia
estd associada com frequéncias maiores, semelhante a um histrograma. Dessa forma,
para um burst de OG (hy 4 (t) o< €9'), a sua contraparte no espago de frequéncias
¢ uma delta de Dirac em w,, pois nao hd harmonicos, além do modo original, e toda

energia ¢ carregada pela onda nesta frequéncia w,.

Enfim, de qualquer maneira, a energia total carregada pela onda gravitacional é
a mesma, utilizando, qualquer uma das expressoes dadas pelas Equagoes (3.30)
e (3.31). A equagao da energia liberada na radiagdo gravitacional serd discutida

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

6Gm

c2

r(scoy =

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

spiral acaba, fica:

B 1 3
fS(Isco) ©6v/621Gm ]

M,
~ 2.21<:Hz<®> : (3.32a)
m

Por exemplo, para um sistema binario de estrelas de néutrons com massa tipica
m1 = my = 1.4AMg, a frequéncia fs ., ~ 800 Hz, enquanto que para um sistema

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

fS(ISCO)

Por fim, numa aproximacao Newtoniana, a energia total irradiada durante a spiral-

phase é dada por:

- /3 2/3
AElmcl ~ ﬁ(GMC) <2f5(1500)> ’
M.\ (2f, 2/
~4.2x 1072 My ? | ——=— L UsCo) . 3.33
% ¢ <1.21M@> ( 1kHz, (3:33)
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Além de ter a constante da velocidade da luz ao quadrado, a expressao acima de-
pende da massa fortemente; portanto, para objetos de massas estelares, é irradiada
uma quantidade grande de energia, tornando os sistemas binarios em coalescéncia
as fontes mais interessantes de ondas gravitacionais e podendo superar com faci-
lidade, em niveis energéticos, emissoes intensas no espectro eletromagnético, como

explosoes de raios-+.
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4 ACOPLAMENTO DAS ONDAS GRAVITACIONAIS COM O
PLASMA MAGNETIZADO

Em um espago-tempo plano e vazio, ondas gravitacionais (OGs) e eletromagnéticas
(OEMs) nao se interagem. Entretanto, se existe um campo eletromagnético e uma
curvatura de fundo, as duas ondas podem se acoplar e trocar energia. Apesar da
interacao fraca das OGs com a matéria, o acoplamento OG-OEM pode ser alterado
pela presenca de um plasma fortemente magnetizado, que é o estado da matéria
comum em cendrios astrofisicos e cosmologicos. A interacao da onda gravitacional
com o plasma astrofisico pode excitar o plasma através de ondas Alfvén ou magne-

tossonicas e produzir ondas eletromagnéticas observaveis.

Historicamente, no inicio, considerou-se a excitagao de uma onda gravitacional atra-
vés da propagacao de uma onda eletromagnética num campo magnético forte cons-
tante no espaco e no tempo. Notavelmente, este processo foi investigado por Gert-
senshtein (1962). O autor, através das equagoes de campo fraco, com tensor de
energia-momentum sobre o campo eletromagnético, encontra baixos valores para o
que ele chamou de fragdo de transferéncia de energia eletromagnética para gravitaci-
onal («). Para um tempo de viagem de um raio de luz de T' ~ 107 anos, considerando
um campo interestelar B ~ 107° Gauss, constante ao longo de um comprimento de
R ~ 10 anos-luz, tem-se o« = G/(nc®)B*RT ~ 10717. A OEM ¢ transformada em
uma OG de mesma frequéncia e vetor de onda (BOCCALETTI et al., 1970). Um pouco
depois, com cendrio semelhante (em um espago contendo um campo magnético esta-
cionério), Zel’dovich (1974), interessado em obter onda eletromagnética a partir da
onda gravitacional, verificou que hBj é a fonte da radiacao eletromagnética, onde
h é a variagao da métrica que causa alongamento e compressao das linhas de Bj.
Este resultado, mesmo que primario, é importante e sera verificado no decorrer do
capitulo. Além disso, o autor foi o primeiro a destacar que num universo com um
campo magnético homogéneo, variando de acordo com a lei B = By(1 + 2)?, onde
z ¢ o redshift e By, o campo magnético em z = 0, a interagdo pode dar valores
substanciais. J& que no inicio do universo, a intensidade da radiagao gravitacional
deveria ser muito alta - tais processos poderiam ter importancia para a formagao
de estrutura do universo (BRODIN; MARKLUND, 1999) - deixando uma impressao no
espectro da radiagao cosmica de fundo, através da interagao entre as ondas gravita-
cionais primordiais e os campos magnéticos de origem cosmoldgicas (MARKLUND et
al., 2000). O estudo do acoplamento, em principio, poderia ser usado para restringir

os campos magnéticos cosmologicos.
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Por outro lado, as ondas gravitacionais podem perturbar campo eletromagnéticos
indiretamente. Desde que ondas gravitacionais de alta frequéncia produzidas, por
exemplo, por merger de estrelas de néutrons, viajam através da magnetosfera desse
sistema, esta radiagao interage, indiretamente, com os campos eletromagnéticos aco-
plados a matéria (MACEDO; NELSON, 1983). O acoplamento pode excitar os modos
de onda magnetohidrodindmicas (MHD) e o processo é capaz de levar & geragao de
harmonicos superiores desses modos, produzindo radiacao eletromagnética observa-
vel na banda de frequéncia do radio (MARKLUND et al., 2000). Outra interpretagao
é dada por Brodin e Marklund (1999), que interpretou o processo como um decai-
mento de um grdviton com energia hwy em um féton com energia hw; e um plasmon
com energia hws; tal que a taxa de crescimento das ondas no plasma é dada por
(M)2%|hx|2, para hy = 0.

kawy

Neste capitulo, assumindo que a aproximagao da teoria MHD ideal (discutida na
Segao 4.1) é valida, encontramos o conjunto fechado de equagdes magnetohidrodina-
micas relativisticas que descrevem o acoplamento das ondas gravitacionais, lancadas
durante a coalescéncia de um sistema binario de estrelas compactas, com um vento
relativistico - plasma magnetizado circundante & binéria (estudado na Segao 4.2).
As solugoes diretas dessas equagodes descrevem o acoplamento no sistema comovel
ao plasma, verificamos que as polarizagoes (+ e x) da OG se acoplam aos modos
MHD, Alfvén e magnetossonicos. Logo em seguida, identificamos as velocidades de
fase dos modos de propagacao das ondas MHD excitadas. A partir disso, somos
capazes de investigar a fracdo de energia da OG transferida aos modos de propa-
gacao das ondas magnetohidrodinamicas. E, por conseguinte, calcular a poténcia
irradiada pelos harmonicos superiores do modo excitado original. Por fim, na Se¢ao
4.3, como caso particular, as ondas magnetossonicas sao estudadas - restringindo a
propagagao da OG (monocromaética, plana, linearmente polarizada) perpendicular
ao campo magnético de fundo, no referencial comével ao plasma e no referencial
do observador ("laboratério"). Uma discussdo mais qualitativa inicial do modo fast

magneto-actstico ¢ encontrada em Papadopoulos et al. (2001).
4.1 Plasma como um fluido

Fluidos compostos de particulas carregadas possuem comportamento modificado por
campos eletromagnéticos. A esses fluidos, se d4 o nome de plasmas. De acordo com
Bittencourt (2004), um plasma é um gas ionizado, quase neutro, em que a energia
potencial é muito menor que a energia térmica. As interacoes coulombianas desse

gas nao sao bindrias, mas, entre um nimero muito grande de particulas carregadas

44



contidas num pequeno volume. Assim, cada particula carregada nao é livre em seu
movimento, no sentido de que ela estd sempre condicionada a manter a neutrali-
dade macroscépica do plasma. Existem alguns critérios para que um gas ionizado
seja considerado um plasma: (i) para manter a neutralidade, qualquer particula car-
regada fica blindada e a dimensao do sistema (L) tem que ser muito maior que o
comprimento de Debye!, dado por A\p = [eOkBTe / (noez)} 1/2, desde que, geralmente,
a temperatura dos fons sejam menores que a temperatura dos elétrons; (ii) ainda
para manter a neutralidade, é necessario que o gas ionizado tenha muitas particulas
carregadas numa esfera de raio Ap; e (iii) o plasma tem que ser capaz de manter a
estabilidade de sua neutralidade, exigindo a condicao de que a frequéncia de colisao
dos elétrons-prétons seja maior que a frequéncia de colisao dos elétrons com parti-
culas neutras do plasma. Esta tltima colisdao tem o efeito de dificultar o movimento
dos elétrons, se esta resisténcia for grande, impede os elétrons de se movimentarem

para blindar qualquer perturbacao de carga no plasma.

Na maioria dos fenémenos em plasma, considera-se este como um ensemble de par-
ticulas carregadas, capaz de derivar propriedades estatisticas de fungoes de distri-
buicao de velocidades das particulas, para cada espécie no plasma - este é modelo
da teoria cinética, utilizando a equacdo de Boltzman (BITTENCOURT, 2004). Isto
é, conceitualmente, analogo ao tratamento de uma galaxia completa de estrelas em
termos das fungoes de distribuicao de érbitas estelares (CLARKE; CARSWELL, 2007).
A descri¢ao do plasma como uma distribuicdo Mazwelliana para estudar o acopla-
mento OG-OEM ¢ dado em Macedo e Nelson (1983). Alternativamente, se pode
adotar um fluido aproximado, de forma que, ao invés de derivar propriedades mé-
dias, seja possivel calcular a média sobre os elementos de fluido, regices relativamente
homogéneas com escala de tamanho entre A\p e L. Estes modelos tratam o plasma
como multifluidos (um fluido para cada espécie existente no plasma) ou como um
tnico fluido, soma de todos os constituintes do plasma (teoria MHD). Este tltimo
¢ menos detalhado que a teoria de multifluidos. No entanto, a teoria MHD é muito
usada para tratar muitas situagoes que ocorrem tanto em plasmas em laboratérios
(fus@o nuclear) quanto em plasmas espaciais e astrofisicos. Nesta aproximagao, as
equagoes que descrevem o plasma derivam das equacoes de fluido: conservacao de
massa, conservacao de momento e conservagao de energia. O tratamento do plasma
como multifluidos para a interagao das OGs com o magnetoplasma foi investigado
pelo Servin e Brodin (2003).

IDe forma que €g é a constante de permissividade do vacuo, kg, constante de Boltzman, T, é a
temperatura dos elétrons que constitui o plasma, ng densidade do plasma (considerando a condigao
de quase-neutralidade) e e é a carga elementar do elétron.
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O plasma como um unico fluido é descrito com auxilio de grandezas da teoria dos
fluidos: densidade de matéria p,, (7, t), velocidade ¥(7, t) e pressao p(7, t). Essas gran-
dezas sao definidas da soma sobre todas os constituintes do plasma, desconsiderando
efeitos de colisao. E as equacgoes de conservacao, calculadas a partir da teoria ciné-
tica, se rearranjam para conter os efeitos deste tratamento. Algumas simplificagoes
sao plausiveis para as aplicagoes utilizando este modelo. Da equacao de movimento
(4.1), os termos que envolvem a forca gravitacional se anulam e a viscosidade ? é ne-
gligenciada, desde que é uma fonte de dissipacao de calor. Além disso, assumindo, a
neutralidade macroscopica, a densidade de carga p(7,t) é desconsiderada. Da equa-
¢ao de energia (4.2), os termos devido a forga gravitacional se anulam, desde que
¢ uma forga conservativa e nao dissipativa. Novamente, os efeitos de dissipagao de
energia sao negligenciados: viscosidade, dissipacao Joule (j E =0) e fluxo de calor
(@:0). Dessa forma, obtém-se a equagao adiabatica para um gas de indice poli-
trépico (4/3 < I' < 5/3). Em contraste com algumas aproximagdes MHD (CHEN,
1974), devido a velocidades relativisticas, o deslocamento de correntes nao sera des-
considerado. As expressoes de conservacao do plasma depois das simplificagoes serao

apresentadas convenientemente na préxima secao.

-a_) — — —
pma:—k(ﬂV)U}:pE+ij+pm§—V~P, (4.1)
atbp}—kv- 2U]+pv-E—|—pmv-g—v-{V-P}%—V-Q—i—v-(ng)

— -

+V- [P0 —j-E—j,-G=0. (4.2)

Para complementar a descricdo do plasma como modelo de tnico fluido deve se
considerar que existe deriva de elétrons relativa aos fons, controlada pelos campos
elétrico (E) e magnético (B), mas impedida pelas colisdes com os fons. Comumente,
a resisténcia imposta nos metais é descrita pela lei de Ohm simples (; = aﬁ, onde
o é a condutividade elétrica). Mas, nos plasmas, a descricdo é mais complicada.
Partindo da equacao de conservagdo de momento, entre as particulas em colisao,

ainda no tratamento cinético, é obtida Lei de Ohm generalizada:

20 tensor de pressdo é descrito apenas pela diagonal de P = pl.
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Entretanto, com o intuito de evitar efeitos dissipativos, a resistividade do plasma é
desprezada, isto é, 0 — oo. Convenientemente, os termos que envolvem a densidade
de corrente elétrica j sao desconsiderados. Dessa forma, a lei de Ohm generalizada
simplificada se torna E = —¢ x B (BITTENCOURT, 2004). O fendmeno resistivo
adicionado nas equacoes pode limitar a excitagao paramétrica dos modos MHD. No

caso da OG, com frequéncia w,, propagando paralelamente ao campo magnético, o

valor limiar para excitagao paramétrica é proporcional a IZ:% (SERVIN et al., 2000),
A

onde 7 é a resistividade do plasma e v% velocidade de Alfvén.
4.2 Equacgoes magnetohidrodinamicas da relatividade geral

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

com a notagao (1), como seguem abaixo:

pm (75 t) = p&) + P (7 1)
o(7t) = 7V (7, t)
E(F t) = EV(F 1),

3Devido & aproximacdo MHD ideal, a condicdo de quase neutralidade (E(O) = j’(o) = p0 =0)
deve ser satisfeita. E, dado que as equacbes sdo calculadas no referencial co-mével, é plausivel
considerar que o plasma estd em repouso (7(°) = 0).

4 As grandezas perturbativas possuem médulo muito menor que as mesmas grandezas respectivas
no equilibrio, isto é, por exemplo, E(l)(F, ) < BO),
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Estudar a nao linearidade da interagao das ondas pode revelar novos tipos de ins-
tabilidades que nao podem ser encontradas usando teoria de estabilidade linear.
Diferente do escopo do trabalho, em Brodin et al. (2000), foi dada atengao aos feno-
menos que sao induzidos por termos de alta ordem na amplitude gravitacional. Em
particular, aquele autor apresentou que ondas eletrostaticas podem ser excitadas na
superficie ressonante, ondas de plasma e OEM longitudinais podem ser excitadas.
E esta abordagem permite a presenca de um fluxo de deriva relativa aos fluidos

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

Daqui em diante, assumindo a teoria linearizada da gravidade, cuja métrica g®
diverge, ligeiramente, da métrica de Minkowski, n® = diag(—1,+1,+1,+1). A per-
turbacdo h® no espaco-tempo é descrita pela matriz (3.10), com as polarizacoes
hy « = hy x(z,t), causada por uma onda gravitacional monocromética, com frequén-

5

cia ® wy = kg, se propagando na dire¢ao z, cujo vetor de onda ¢é /;g =(0,0,0, k).

4.2.1 Equacgoes de campo do eletromagnetismo

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

densidade de corrente, j° = (p, j,), sd0 escritas na forma covariante abaixo:

Vo F%® = 474¢ | (4.4a)
V§? =0, (4.4b)
onde
0 E, E, E, 0 B, B, B,
-FE, 0 B, —-B -B, 0 —-E, FE
Fab — Yy ’ Sab — ) . (45)
-E, —-B, 0 B, -B, FE, 0 —-FE,
-k, B, —-B, 0 -B., -FE, L, 0

Com base no formalismo 3+1, na Equagao (A.2), as equacgoes de Maxwell® podem ser

5Ser4 adotado ¢ = 1, quando nio explicito.
SExpressoes em unidades Gaussianas.
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descritas num referencial comével ao plasma. Para isso, é feita uma transformacao

de coordenadas nos tensores de Maxwell, F e §, dada por:

F; = eiaeijab , (4.6a)

)

Fij = e e,/ F" (4.6b)

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

0

éo=|—=,0,0,0 4.7

€o <at7 s Uy )7 ( )

e1= (0,1 — —|=— —.,0 4.8

“ (’{ 2 10x” 2 8y’>’ (48)

by = gL 4

“ (0’ 2 5)907[ * 2]83;’0)’ (4.9

0

ey = — . 4.1

& (o,o,o, 82) (4.10)
Tem-se, por exemplo:

0_1 0_ 2 h’Jr h><
F01:€0 €1 F01+€0 €1 F02:—<1—2)Ex+2Ey,
ou
F01:<1—M)Ex—thy.
2 2

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

mudanca de base dos tensores de Maxwell, obtém-se:
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h hx h hx
0 (1 - %)Em ~ g, (1 + %)Ey ~hep, E.
ot | 1- 2B, + 2B, 0 B, —(1—%+ B, - B,
- h hx h hx
—(1+%)E, + =B, ~B, 0 (1+7+)Bw+73y
_E. (1 - %)By +xp, —(1 + %*)Bx ~lhep, 0
(4.11)
h hx h hx
0 (1 - %)Bz ~hxp, (1 + f)By _hxp, B,
hy hx h hx
i —(1-%)B, + =B, 0 _E, 1-")p, + 2 g,
- h hx h hx
~(1+ 2B, + 2B, E, 0 —(1+7+)EI—7Ey
h hx h hx
_B. 7(17 hVp, -~ g, <1+7+>E£+7Ey 0
(4.12)

O tensor métrico (g?°) e sua inversa (gq), desconsiderando os termos de segunda

ordem ou maior, podem ser escritos como:

—1 0 0 0
0 1+h ha 0
g(t,2) = T , (4.13)
0 h 1—hy O
0 0 0 1
—1 0 0 0
0 1—h —h, 0
Jap(t, 2) = - (4.14)
0 0 0 1
Os tensores acima sao usados para calcular as conexoes I :
10hy 10h,
F g —F = —-—— F “ — _F - =
[02]2 o1 = 55 [32]2 BIL= 575,
1 ahx 1 8h><
[20]1 012 = 55 [13]2 B2AL = 55
onde, por exemplo I'gy); representa I'g;; = —I'jp1. Assim, com a defini¢ao da deri-

vada covariante V. F% = 9,F® + %, F%® 4+ T'*  F (D'INVERNO, 1992), aplicada
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aos tensores de Maxwell nas Equacgoes 4.11 e 4.12, junto com as conexoes 'Y, as
equagoes de Maxwell acopladas as ondas gravitacionais, num referencial comovel,

sao dados por:

_y OB
, OEM V.
V x BY — = = dmj) + 79 (4.15D)
V.- EW = 47p® | (4.15¢)
V-B=0. (4.15d)

Nota-se, nas Equacoes (4.15), que surgem densidades de corrente relativas ao aco-
plamento gravitacional. Essas densidades de corrente induzidas pelas OGs, fB e fE,

sao dadas, respectivamente, nas Equagoes (4.16) abaixo:

h
0) a +
(1) B;
= _Z= 7 4.1
jB 2 at h>< Y ( 6a)
0
h
w1y B o | "
o= | 4.16b

Importante destacar que as funcoes, no espaco de Fourier ou Laplace, hy x sao

arbitrarias, sua forma depende da fonte de radiacao gravitacional.

Por fim, para completar as equagoes que descrevem os campos eletromagnéticos,
considerando o plasma altamente condutor (o — ©0), o campo elétrico pode ser
eliminado em fun¢ao do campo magnético pela aproximacao da lei de Ohm genera-

lizada, desconsiderando os termos de segunda ordem ou maiores:

EW = 5V x BO | (4.17)
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4.2.2 Equagoes de fluido

Aqui é feita uma abordagem semelhante a que Moortgat (2006) fez em seu trabalho.
Da equacao de conversagao de energia MHD ideal, que nao leva em conta nenhum
efeito dissipativo - viscosidade, efeito Joule, fluxo de calor e resistividade - encontra-

se a equacao adiabatica:

P = k(O (4.18)

onde I' é o indice adiabético, 4/5 < T' < 5/3.

Considerando novamente as condi¢des MHD ideal, a primeira lei da termodinamica
(CALLEN, 1985), dU = d@Q — pdV, onde U é energia interna do sistema por unidade
de massa, p é pressao, (), o fluxo de calor e V, volume especifico por unidade de

massa (V = 1/p,,), torna-se dU = —pdV ou, substituindo a Equagao (4.18), vem:

0
mm_(ﬁﬂ)’
pm’ (I' = 1)

definindo a matéria-energia total relativistica com respeito a quadri-velocidade de

um fluido como 7:

PO
r—1’

WO = pu(@ 4 UO) =y + (419

e escrevendo a entalpia por unidade de massa, H = U + pV/, (CALLEN, 1985) rela-

tivistica como:

HO = 4 5O (4.20)

Obtém-se, facilmente, a expressao da velocidade adiabatica do som relativistica co-

movel, dada por:

C2 = @ = Pp(O) .
’ au ad H(O)

(4.21)

"Para melhor visualizacdo, a constante da luz c fica explicita.
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A entalpia assume o valor da densidade de matéria ;(®) quando a pressiao do plasma
é negligenciada, ou seja, considera-se a aproximacao de plasma frio. A conservacgao
da energia e momentum segue da divergéncia do tensor energia-momentum para um

plasma magnetizado, tal que:

1 1
VTab:v a,b ab 7FanC—7FCdFC :|
b o| (0 + p)u'u’ + pg +47T( c In d)
Portanto, com auxilio da conservacio de densidade de matéria em repouso: dptl) /ot +
pOV - ) = 0, a equacdo de conservacio da densidade de matéria-energia num

referencial comovel para a primeira ordem fica:

opH
ot

+TpOv .5 =0. (4.22)

Ainda do tensor de energia-momentum, a equacao de conservacao de momentum

num referencial comoével para primeira ordem é dada por:

1) o
agt +vp) = jO % BO (4.23)

(1 +p©)

de forma que o gradiente da pressao pode ser substituido pela equagao (4.21), escrita

na maneira Vp) = 2V,
4.2.3 Conjunto fechado de equacoes GRM

Dessa forma, obtém-se um conjunto fechado de equacoes diferenciais parciais em fun-
gao de (z,t) para as 16 varidveis B, E,], Pm, Uy L, p, p que constitui a descricao MHD
da relatividade geral de uma onda se propagando através de um plasma magnetizado
relativistico, usando unidades Gaussianas. A derivacao das expressoes do conjunto
fechado, nesta segdo, se assemelha ao método utilizado por Moortgat (2006), cuja
abordagem ¢ didatica e superior comparando aos trabalhos anteriores sobre o mesmo

assunto.

Equagoes do campo eletromagnético:
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V X E(l) —+ W = —jB s (424&)
Vox B — = =4 4 7 (4.24b)
V- EW = 4zp® | (4.24¢)
V-B=0, (4.24d)
e, equagoes de conservacao do plasma:
(1
agt L TPOV. 5D =0, (4.252)
HpM)
g’; +p OV . 7D =0, (4.25h)
or) - o
(um) +p<o>) gt +vph) = 7O « O (4.25¢)
EW 450 x BO =0 | (4.25d)
onde, os termos gravitacionais sao:
h
0) o +
«) _ By
=— — 4.26
0
0 9 x
1) _ By
I 4.27

e as constantes:
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p(O)

©0) — ,0)
HO = 1,0 4 5O
'p®
c; = ;(0) ou Vp) = cgv,u(l) .

A expressao encontrada para ]_;(51) difere por um sinal negativo da expressao encon-
trada por Moortgat (2006). Partindo do valor de jg) daquele autor, nao é possivel
encontrar os outros resultados que ele obteve e que serao encontrados, novamente,
utilizando o valor de j};) daqui, Equagao (4.27). Inferi-se, entao, que o valor de j};),
apresentado neste trabalho, é o correto e aquele autor se equivocou ao escrever sua

expressao.

Das Equagoes (4.24) e (4.25), com um pouco de "malabarismo"matemaético, chega-se
na equagcao diferencial geral que descreve o sistema acoplado de OGs em um plasma

magnetizado, para a variavel V) (z, t):

0? 92
(W A )ﬁ(” - [%tg — (il v)v]am i
= (iig - V)*0) — dia(iia - V)(V - 7))
1 . ) B B
+7/W [V(MA Iy - a(j(El) X Ua) — (Ua - V)fg)] . (4.28)

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

compressional mista -t,,:

R(0) 2
» _ |BY
= 4.29
va 47thot ( )
0 E(O) 2
ul, = Py IBTF , (4.30)

|BO)]2

onde wy,; = HO + g

Para resolver o sistema de equagoes diferenciais algebricamente, aplica-se a transfor-
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mada de Fourier, (B.4), tal que w e k s@o a frequéncia e o vetor de onda dos modos
MHD, respectivamente. Considera-se, a propagacao da onda gravitacional ao longo
do eixo-z, lgg = (0,0, ky), com um angulo arbitrario em relacdo ao campo magnético
ambiente, que estd no plano z — z, BO = BO2z + B0z Além disso, a velocidade
Alfvén e a velocidade do plasma perturbada sdo escritas, respectivamente, como:
Ua=ua, & +ua2edW(zt) = ol (z,0)8 + 0 (2,6)5 + vV (2, 1)2. Entdo a relacao

de dispersao fica:

Dy =35 (4.31)
onde
w1 —uf, ) — K, 0 —(w? — E*)uayuaL
D= 0 w2 — ]{J2UA|| 0 )
—(w?* — k*)uajuaL 0 w?(1 — ) — K (uz, — u%y)
(4.322)
UA||h+
Jok = —waiwk | wahy | - (4.32D)
—Uahy

A Equacao (4.31), juntamente com (4.32), descreve o acoplamento, a priori, para to-
dos os sistemas que seguem as aproximacoes citadas neste capitulo. O lado esquerdo
da Equagdo (4.31) é puramente magnetohidrodindmico, tal que os modos Alfvén
e magnetossonicos sao retirados. O lado direito, puramente gravitacional, quando
nao-nulo e significativo, modifica o comportamento dos modos MHD, como uma
fonte de perturbagao das grandezas do plasma. A funcao hy , é arbitraria e deve ser
utilizada no espago das frequéncias. No préoximo capitulo, duas fungoes para hy
serao inseridas na Equacdo (4.32b); no primeiro momento, analisaremos efeitos de
uma fungdo pulso hy »(z,t) = hy e~ (uma aproximagdo da emissdo gravita-
cional em instantes antes do merger de sistemas bindrios compactos), comumente
utilizada na literatura cientifica. E para uma abordagem mais completa, numa pro-
xima se¢do, utilizaremos o sinal h; ., Equagoes (3.31), para obter a evolucao das
grandezas perturbativas, ao longo da coalescéncia de sistemas binarios, e identifica-
remos a contribuicao para a deposicao de energia da OG, na fase spiral, acoplada ao

plasma fortemente magnetizado. Esta tltima ainda nao foi abordada na literatura
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cientifica.

Uma abordagem inicial é retirar uma solucao homogénea para as ondas no plasma,
o que exige calcular o determinante de D. Lembrando que u% = u? Lt uiu e ul =

2 2 .
Cy + Uy, vem:

W = :|:/€AUA|| N (4.33)
ks, g Ui
=+—= 2 2 ) 14+4/(1— 4.34
w ﬂd(umml_ui (1-0). (434)
2
4c? uAHQ
sendo () = —_—

2 .
Al
U3 T
YA

Estas solugoes representam 6 equacoes que descrevem os modos excitados do plasma
MHD. O sinal negativo dentro da raiz da Equagdo (4.34) se refere as ondas mag-
netossonicas lentas (slow), com velocidade de fase us = w/ks, e o sinal positivo, as
ondas magnetossonicas rapidas (fast), com velocidade de fase uy = w/ks, dadas na
Equagdo (4.35). Os termos 1/(1 — u%) na expressao (4.34), e suas derivagdes, nao
existem ou nao foram explicitados nas expressoes em Moortgat (2006). A insercao

desse termo nas expressoes nao modifica a fisica, apenas a magnitude dos resultados.

O modo répido, pela dependéncia com u,,, para um plasma de 3, baixo, isto é,
magnetizado fortemente, us > ¢, se reduz ao modo magneto-aciistico ligeiramente
alterado pela presenca do gas com velocidade, essencialmente, dada pela Equagao
(4.29). Quando for um f,; alto, ¢; > w4, se reduz a uma onda sonora com velocidade

como na Equagao (4.21). J& para o modo lento, o comportamento é o contrario.

O efeito acima pode ser visto, similarmente, sobre o angulo entre a OG e o campo
magnético. Para propagacao da onda paralela ao campo magnético, uy — ua €

us — Cs, enquanto, para propagacao perpendicular, uy — Uy, € us — 0.

] <1im> . (4.35)

uj,=c
fe s\/l—ui Vo

No préximo capitulo, torna-se necessario encontrar solugoes do sistema linear nao

homogéneo, quando inseridos a fonte gravitacional. O que exige a inversa de D, dada
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na Equacgao (4.37). As solugbes podem ser escritas pela relagao abaixo:

ol = (D7) (4.36)
onde
w? (uy — DR (i ) 0 W=k )uajuas
A A
@ kuajuas 0 WP (-uh) )kl
A A

sendo A(w, k) o determinante da matriz D, dado por:

Aw, k) = uiu 2kt + w? [(uiu — 1), + u124” ui} k? —wt(u?y —1) .

ou, em funcao de seus auto-valores:

Aw, k) = (1 — v?)(w? — k*u?)(w? - kzui) :

4.3 Excitagcdo do modo magnetossonico da onda MHD

Nesta secao, se faz necessaria uma especializacao das expressdes encontradas.
Considera-se um pulso de radiacdo gravitacional, h(z,t) = he™s* emitido em
instantes proximo ao merger de duas estrelas de néutrons, se propagando através do
plasma circundante as estrelas. A onda gravitacional é monocromaética, plana, pola-
rizada linearmente, h, (z,t), perpendicular ao campo magnético ambiente, que est4,
estritamente, no eixo-x, BO = B©¢,), de um vento ultrarrelativistico. Supde-se
que a matéria fortemente magnetizada circundante a binarias de estrelas de néu-
trons tem um plasma com o pardmetro (3, = (cs/v,)?* = 47rp/B(0)2 < 1. Isto ¢, a
pressao do gas pode ser desprezada com respeito a pressao magnética. E a corrente
de deslocamento passa a ser importante (MOORTGAT, 2006), devido a velocidade
classica de Alfvén (BITTENCOURT, 2004), definida como:

>1. (4.38)




4.3.1 Referencial préprio

Com as aproximagoes citadas acima, desconsiderando a pressao ambiente em relagao
a densidade de matéria em repouso, assim, a entalpia se reduz & H® = p© e
aplicando nas equagoes do conjunto fechado (4.24) e (4.25), com a definigdo da
velocidade de Alfvén (4.38), é possivel encontrar uma equacao diferencial particular

para a variavel 7 (7, ):

ajg) —&V(V o) 4 a < {V x [V (00 <t )|+

2.1 27 (1)

Ty X (65;) X @,) —63%@ . (4.39)
Ao invés de resolver a equagao diferencial (4.39) nas coordenadas espaciais e tem-
poral, é mais facil resolver uma equagao algébrica associada, no espaco de Laplace
(com s = ik) e Fourier, utilizando as expressoes (B.2) e (B.4). Desde que a frequén-
cia ou o numero de onda seja uma pequena parte imaginaria positiva, permitindo
amortecimento ou crescimento, a transformada de Laplace é uma maneira de lidar
com singularidades devido a ressonancia e a resposta instavel de um plasma a uma
perturbacdo (LANDAU; LIFSHITZ, 1975).

Dessa forma, a perturbacao oM (7, t) pode ser escrita como uma transformacio de
~(1)  — .

Fourier de 27( )(k,w). J4 o termo gravitacional, hy(z,t) = hye™sG=" apés a trans-

formacao de Laplace, lembrando que a frequéncia da onda MHD é w = k, é dado

por:

~ thow w4+ k
h(hyw) = —=———
g

d(w — wg) ;

onde 6(w — w,) € a funcao de delta de Dirac e mostra que a quantidade de energia
depositada ao plasma é maxima quando as ondas gravitacional e MHD sao coerentes.

O carater ressonante ¢ esperado para uma fung¢ao pulso.

Portanto, a equacdo algébrica para a variavel ") (k,w) (com os indices ~ subenten-

didos, para limpar um pouco a notacao) fica:
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P 4 (4 03) (- 0)F (B 0) (50 )i — (- 59)ia = (5 - 0)F]
ihywvy w+k
2 wy — k

W% oW + Wiy (17(1) : 17,4) = d(w —wy)é, .

(4.40)

A onda gravitacional se propaga perpendicularmente ao campo magnético ambiente,
desde que v4 x B, entdo ¥4 - k= 0. Supondo que a perturbagao esta na diregao
de propagacao da onda gravitacional, 7! - k= vVE, a solucao® da Equacio (4.40)

é dada por:

ihyw vy  w+k

2w, k) =
va(w, k) 2 w? k4w, —k

d(w—wy) , (4.41)
onde u4 = v4/(1 +v%) ¢é a velocidade de Alfvén generalizada, dado que v% > ¢
(baixo [B,).

A partir das Equacoes (4.24), aplicando as transformadas de Laplace e Fourier, as
grandezas perturbativas que descrevem o plasma fora do equilibrio sao escritas em

funcao da velocidade perturbativa ng:

B.(w, k) w+ku}

= 2w, k), 4.42
BO) PESI (w, k) (4.42a)
E,(w, k)
1
p(w, k) K
e ;vz(w, k), (4.42¢)
’ 1Oy
Jy(w, k) = ZWUZ(W, k) . (4.42d)

A perturbacao do campo magnético esta ao longo do campo de fundo, correspon-
dendo & compressao (aumento da intensidade do campo) ou a rarefagao (diminuigao
do campo) das linhas de campo, como mostra a Figura 4.1. Note que as linhas de

campo permanecem em linha reta sobre a acao da OG. Os vetores E(l), E(l), k sdo

8Para evitar excesso de notacdo, os indices (1) sdo retirados das grandezas perturbativas. Re-
tornam quando hé ambiguidade de notacao.
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Figura 4.1 - Esboco de uma OG viajando perpendicularmente através de um campo mag-
nético congelado no plasma ideal.

Movimentos de maré da OG séo indicados com linhas pontilhadas. As linhas e, respecti-
vamente, linhas tracejadas com setas sdo as linhas de campo magnético de metade de um
ciclo de intervalo. Seus deslocamento individuais relativos sdo apresentados por se¢des em
negrito ao longo de curvas de maré.

Fonte: Papadopoulos et al. (2001)

perpendiculares entre si, fazendo com que a onda no plasma excitada pelas OGs te-
nha uma propagacio paralela (k || B®) e modo transversal (E() L k). Essas ondas
geradas sao chamadas de ondas magnetossonicas. Sua polarizagao é linear - o vetor
de campo elétrico sempre aponta para a mesma dire¢ao. E o plasma se comporta

como um fluido compressivel, pois V - ") £ 0.

Como resultado, nenhuma excitacao de onda Alfvén é esperada ocorrer pela polari-
zagdo hy da OG em primeira ordem. Nao ha perturbag¢des no campo magnético que
causa cisalhamento das linhas de campo. Espera-se tal acoplamento, com as mesmas
condigoes, em um célculo de alta ordem (PAPADOPOULOS et al., 2001).

As grandezas perturbativas no dominio (7, t) podem ser determinadas com auxilio
das transformadas inversas de Laplace e Fourier. Assim, aplicando as transformadas

nas expressoes (4.42) ¢ possivel encontrar?®:

9As constantes sdo explicitas no Anexo C, 141.
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, (4.43b)

eik(zqut) 1 — Cge*iAkZ — C2ef2ikz , (443d)

I
Y
3
D
.
o
—~
1
<
=
o~
=
—_

. <4efiAkz _ <‘2€*27jkz

(4.43e)

BYjy(z,1) _ g%{ei’“(z‘“m 1 ek g } : (4.43¢)

Lembrando que o plasma esta altamente magnetizado, v4 > 1 ou u% ~ 1, e conside-
rando que a interacao das ondas sdo mais eficientes se elas sdo ressonantes - coerentes
- consequentemente, Ak = k—w, ~ 0. Realiza-se uma expansao de Taylor nas Equa-

gdes (4.43) em torno de Ak = 0, de forma que e ~ 1 —izAk — SAk? — .-,

restando apenas os termos dominantes, ja que (5 = us& <ﬁk)i
g

E,(z,1) hy ik(z—uat)
B0 = _7]%\; _e | (4.44a)
v.(2,1) o _hikz% pik(z—uat) (4.44b)
wa 2 77 I
BYjy(2t) | b o[ ineun) (4.44c)
UAM(O)WQ 2 L - ’
B, h-}— o~ [ ik(z—uAt)-
B0 = 71{;20 e ) (4.44d)
w(z,t) N hik:z?R pik(z—uat) (4.44e)
p@ 2 I |

As Equagoes (4.44) descrevem as perturbagoes originadas pela excitacao de ondas
fast magnéto-acustica que se propagam com a velocidade de Alfvén, proxima a
velocidade da luz, na mesma direcao em que a onda gravitacional e cresce linearmente

com a distancia z.
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4.3.2 Referencial do observador

Considere agora a dindmica do sistema para um referencial em repouso (labo-
ratério). O plasma segue relativisticamente na diregdo z com fator de Lorentz
vy =1/(1- 62)1/ 2. As grandezas perturbativas que descrevem o plasma neste re-
ferencial sao encontradas ou pelas transformacgoes de Lorentz (D’INVERNO, 1992)
sobre as Equagbes (4.24), a partir dai resolvendo da mesma maneira como foi apre-
sentada na Secao 4.3.1, ou realizando as transformacgoes de Lorentz nas expressoes
finais (4.43), desde que o boosting é linear e a fase da onda plana ¢ um invariante'°.

Esta ultima abordagem é utilizada ao longo das proximas linhas.

As grandezas do referencial comovel serao representadas com "linha'e, do referencial
de laboratorio, sem "linha'. Portanto, para um referencial S’ se movendo com pa-
rametro [ na direcdo z em relagdo a um referencial S, as variaveis se transformam

CO1mo:

t= 7(2&’ + 52’) : (4.45a)
z= 'y(z’ - Bt’) : (4.45b)

ou, usando o formalismo de transformacao tensorial, o tensor de boost A% ¢é dado

por:

v 00 —p
0 10 0
AY, = 4.46
b P (4.46)
-8 0 0 ~

Do tensor de Maxwell, Equacio (4.11), aplicando a transformacio tensorial F'® =

A2 A° el seguem as relagoes eletromagnéticas entre os referenciais:

10Pelos postulados da Relatividade Restrita, os observadores nos dois referenciais - laboratério e
comovel - devem observar uma onda plana, pois, em principio, uma distor¢ao da geometria da onda
permitiria que o observador no referencial do laboratério pudesse afirmar que estd em movimento
(D’INVERNO, 1992).
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E, =|E, + BB B, =+|B, - BE,| ,

E, =7|E, - BB,] B, =7|B, + BE,] ,

E.=E, B.=B. . (4.47)
Como consequéncia direta das expressoes (4.47), obtém-se E) =0, E®) = —B, e

B0 = @. A transformacao da velocidade de Alfvén generalizada é u), = 11?6_1& :
derivada das Equagoes (4.45). E, para a velocidade perturbativa do fluido, sua trans-
formacao é dada por UIZ ~ v2v,. As relacoes entre os referenciais da densidade de
matéria p e da densidade de corrente elétrica no sentido j, sao, respectivamente,
w=~ue j;/ = jy. Por fim, as outras grandezas envolvidas na descrigao do plasma

nao sofrem alteracdo ou por serem constantes ou por nao estarem na direcao z.

As Equacoes (4.43) para um observador em repouso, isto é, referencial de laboratério,

com base nas transformagoes citadas, sao dadas por:

Ey(z, t) _ ik(z—uat) [ —iAkz —2ikz
I P APV |
BI(Z7t) ik(z—u i —1Akz —21 z-
G = A?R{e k(z—uat) |1 _ Ase Akz N, o2k } , (4.48b)
z 7t ] — [ —1i -2 _
B (% (Z ) _ A%{ezk(z uat) 1— A5€ iAkz A6€ 2ikz } ’ (4480)
us— I ]
BO)j, (2, . ' . ke |
jgzo()za ) _ A%{ezk‘(z—u,qt) 1 — A7€—7,Akz . A86—21kz } ’ (448d)
UAPN Wy i
t - [ ' -
_M(’?(?)) ) _ )\g%{elk(z—uAt) 1 — Age_lAkZ — Aﬁ.e_QZkz } , (4486)
o 1

/ / 1+/8

onde Ak = wg(l, — 1) e w, = Wy (1 22' As constantes A\, A, Aq, Ag, ..., Ag s@o
U'A —

explicitadas no Anexo C, 141.

Com a condigao de plasma altamente magnetizado, u% =~ 1, realiza-se, como no
referencial comovel, expansao de Taylor nas expressoes (4.48) em torno de Ak = 0,

obtém-se:
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y(Z,t) ~ h+<1 o 6)]{52(\ -eik(z—uAt)-

o) 3| _ (4.49a)
B.(z,t)  hy [ ik(s—uat)]
L ~ 7(1 — Bk _e (z—ua _ (4.49Db)
z 7t h ik _
ZA(Z_B) ~ 7Jr( . 5)]{2’% _ezk(z UAt)_ ’ (4.49C)
0
BO 2y(,z,t) b kzﬁ[eik(z-w)} 7 (4.494)
uafi®w, 4 77
IU(Z, t) hi@g |:€ik;(z—uAt):| , (4496)

2
B(0)? 1—u?
47 UA

onde 49 = . Compara-se as expressoes (4.44) e (4.49), as solugbes crescem
linearmente com a distancia z e com a frequéncia da onda gravitacional, £ = w. Apa-
rentemente, observa-se que o acoplamento quando o plasma escapa com velocidade
relativistica é menos eficiente do que o plasma em repouso com respeito a fonte de

onda gravitacional.

A OG viaja na direcdo positiva de z, deforma anéis de particula do plasma no
plano x — y em elipses com eixos alternando periodicamente ao longo da diregao
do campo magnético (eixo-z) e do eixo-y. Consequentemente, o campo uniforme é
periodicamente comprimido e dilatado, conduzindo a uma modulacao da intensidade
do campo magnético, que resulta em gradientes de pressao magnética na direcao-
z (Figura 4.2), na tentativa de restabelecer um campo uniforme, excita parte da
matéria comprimida pela onda magneto-actustica. A onda gravitacional age como um
direcionador, dado que a evolucao das ondas magnetossonicas rapidas com amplitude
é proporcional a amplitude e frequéncia da OG e a intensidade do campo magnético
de fundo (MOORTGAT, 2006).

4.3.3 Estimativa da energia depositada no plasma

Como citado nos capitulos anteriores, o ambiente de binaria de estrelas de néutrons,
com campo B ~ 107 T, é composto de um vento de pares elétron-pésitron ' com
alto fator de Lorentz (y ~ 10%). Na verdade, devido as linhas de campo abertas, uma
estabilidade na densidade de Goldreich-Julian de carga nao pode ser mantida em
todo lugar. Processos com as particulas "primdrias'(com fatores v ~ 107) carregadas,

tais como curvatura da radiacao e emissao de Compton Inverso, resultam em uma

11Se estes nio forem seus constituintes, o importante é que a composicio do plasma satisfaca a
condicdo de MHD ideal.
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Figura 4.2 - Polarizacao das grandezas perturbadas no plasma.

w, v, k, k

B.B,

Sao representadas as direcoes das grandezas perturbadas pela excitagdo das ondas mag-
netossonicas fast. Destaca-se a coeréncia das ondas gravitacional e MHD, e o campo B
perturbado paralelo ao campo de fundo.

Fonte: Moortgat (2006)

*+ "secundérios", cujo fator de Lorentz, consequentemente, é y ~

cascata de pares e
10?%. Ajusta-se a densidade do vento local dentro do cilindro de luz (< Ry = ¢/Q ~
300 km) & densidade de Goldreich-Julian da ordem de ng; ~ 10'? em™ (BESKIN
et al., 1993), dada a rotagao orbital da bindria nos instantes finais da fase spiral da

ordem de Q ~ 10° rad/s.

A frequéncia da onda gravitacional emitida pelo sistema, na sua tltima orbita mais
estavel (ISCO), é da ordem de w, = 47 - 10° rad/s, para uma distancia da ordem de
~ 10%°m da fonte; considerando que os pardmetros de fundo permanecem constantes
dentro do raio do cilindro de luz (Ry), onde as linhas de campo magnético continuam
fechadas. Porém, é importante que a regiao de interacao entre as ondas permita con-
ter um ciclo de onda gravitacional. Em Papadopoulos et al. (2001), o comprimento

desta regiao foi dado como r =~ isto ¢, quanto menor o parametro 3,

)‘9
2r(1—va/c)’
maior deve ser esta distancia, chegando a milhares de vezes o valor de A\,. J4, em
Servin e Brodin (2003), uma estimativa da regido em que o campo magnético B
seja comparavel ao campo nao perturbado é 7 ~ A, /hy ~ 10® m. Outra forma é con-
siderar a extensao da regiao de interacio poderia ser r < 1/Ak ~ 0,03pc (~ 10%m),
distancia em que o plasma estd livre de forga (MOORTGAT, 2006), lembrando que
Ak representa a coeréncia das duas ondas. Entretanto, nesta secao, observando que
o campo magnético de fundo decai como dipolo B(") = B,(R,/r)?, a energia total
do campo magnético depende do raio da estrela R, e, inversamente, da distancia de
interagdo, que consideramos o raio de luz Ry, dada a equacao de B, em (4.49) e

amplitude de OG, hy ~ 1073, fica:



A quantidade total de energia que é transferida da OG ao plasma é substancial, mas
para este caso ainda é muito menor que a média de energia observada do GRB (MO-
ORTGAT, 2006). Contrério dos resultados de Macedo e Nelson (1983), Servin et al.
(2000), a conversao entre as ondas nao se torna eficiente para plasma ténues, isto é
a quantidade de energia transferida nao é limitada pela densidade do plasma, basta
observar as Equagoes (4.48). O modelo apresentado ¢ idealizado em muitas maneiras:
um fundo uniforme, ondas monocromaticas, vento ultra-relativistico, pressao negli-
genciada. Portanto, um célculo mais rigoroso serda abordado no préximo capitulo e

outras estimativas da energia depositada no plasma serao necessarias.
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5 EXCITACAO DOS MODOS ALFVEN E MAGNETOSSONICO
ATRAVES DAS OGs

O transporte de ondas MHD através de ondas gravitacionais é interessante em fon-
tes compactas fortemente magnetizadas com emissao de radiagao gravitacional de
alta frequéncia. Os modos nao-radiais de estrelas relativisticas produzem OG com

frequéncias da ordem de kHz. Essa excitacao pode ocorrer de varias maneiras:

e No colapso de nticleo de uma estrela ordinaria, levando a formagao de um

estrela de néutrons;

e Em ENs recém nascidas, os modos-r e -f quadrupolos podem se tor-
nar instaveis a emissao de radiagao gravitacional, devido a instabilidade
Chandrasekhar-Friedman-Schutz (CFS) (ANDERSSON; KOKKOTAS, 2001);

e Em merger de binarias de ENs, o objeto resultado da fusao das duas es-
trelas pode emitir grande amplitude de OG, devido a excitacao dos seus
modos nao-radiais (SHIBATA; URYU, 2001);

e Por fim, no acoplamento do spin-down da EN com campo magnético muito
grande, levando a ruptura da crosta, o modo quadrupolo torsional na crosta
da estrela pode ser excitado (DUNCAN, 1998).

Em todos os casos acima citados, a onda gravitacional de alta frequéncia viaja
através da magnetosfera de objetos compactos. E, provavelmente, sao acompanhadas
por ventos livre de forca ultrarrelativisticos. Assumindo as aproximagoes de campo
fraco e MHD ideal, as varias maneiras citadas seguem a proposta abordada no

capitulo anterior e podem ser descritas pelo modelo apresentado.

Na Secao 5.1, o estudo é estendido a um caso mais geral: OGs, monocromaticas,
emitidas proximo ao merger, se propagando com angulos arbitrarios ao campo mag-
nético de fundo que estd no plano (z,z). Também nos dois referenciais, comével
e laboratério. Encontramos, assim como Moortgat e Kuijpers (2004), que o modo
Alfvén é excitado pela polarizacdo x e que os modos slow e fast magneto-acusticos
se acoplam a polarizacao + da onda gravitacional. O mesmo tratamento é feito na
Secao 5.2, porém agora analisando a excitacao das ondas MHD por ondas gravita-
cionais langadas ao plasma circundante a binarias de estrelas de néutrons, durante
a coalescéncia do sistema, fazendo a frequéncia da radiacao gravitacional varia de

~ 300 Hz a cerca de 1.5 kHz. Em posse das equacoes que descrevem a excitacao das
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ondas MHD no plasma, podemos calcular a quantidade de energia da OG depositada

no plasma.
5.1 Acoplamento préximo ao merger

No capitulo anterior, o campo magnético ambiente se encontrava no eixo-z, de forma
que a onda gravitacional interagia perpendicularmente com o campo magnético, ex-
citando ondas magneto-sonicas no plasma, associadas a amplitude h, da OG. Daqui
em diante, nao ha restricdo do angulo entre a propagacao da OG e o campo mag-
nético de fundo, apenas permitindo que este esteja no plano x — z, sem perda de
generalidade. Nenhuma consideragao a priori é feita sobre a temperatura, e, distin-
tamente do caso anterior, a pressao de equilibrio do sistema nao é negligenciada. As
aproximacoes MHD continuam validas - fluido sem colisoes, viscosidade e resistivi-

dade insignificante, sem fluxo de calor.

Em primeiro lugar, adequaremos a Equacao (4.31), que descreve o acoplamento

geral entre o plasma magnetizado e a radiacao gravitacional, com a funcao hy

twg(z—t

impulsiva, monocromatica, plana, hy «(2,t) = hy ve ), do capitulo anterior.

Substituindo na expressao (4.26) e aplicando a transformacao, temporal, de Fourier

(B.4) e, espacial, de Laplace (B.2), as expressoes j'f;) e ;S) ficam:

hy
2(1 B:](CO) w
0
h
(1 BO  k
Jé“):_ 2w,k _(})l+ O(w — wy) -

5.1.1 Referencial comodvel

Com base nas consideragdes acima, a relacdo de dispersao, Equacao (4.31), fica:

Dy =5, (5.1)
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onde

Wil —u?)) — kz2u124H 0 —(w? — k*)uajuar
D= 0 w? — k2uA|| 0 ;
—(w? = k*)uajuar 0 wi(1 — ) — K2 (up, — uy)
(5.2a)
) | hy
30, = —Z:j I_LA; waghy | 0w —w,) (5.2b)
—uaihy

- A A 1) A ~ A
lembrando que w4 = ua, T + ug z e 7 =2 + VY + v, 2.

J& é conhecida, do capitulo anterior, a solugdo homogénea do sistema, Equagao (5.1),
que descreve as velocidades de fase ua) = w/ka, uys = w/kyss dos modos Alfén e

magnetossonicos, respectivamente:

W = :|:/€AUA|| N (5.3)

2

L u
w:i\;’%J (ufn+c§1_Au%) 1+./(1-0), (5.4)

12
sendo o(f) = ————4——; com 6 = tan~'(ua, /ua,)-

2
u
A
(ugﬁcg = )
“A

As solugoes do sistema linear ndo-homogéneo sao encontradas, dada a inversa de D,

Equagcao (4.37), e J(O%, Equacao (5.2b), pelo sistema:

a

o) = (D7IGL) (5.5)

5.1.1.1 Ondas Alfvén

A polarizacao x da onda gravitacional se acopla ao modo Alfvén excitado no plasma.

A solugao desta onda no espago (w, k) sai do termo Dy_yl. De v, = D;yl ch);yy, vem:
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Figura 5.1 - Polarizagdo das componentes do modo Aflvén.

ML

Polarizacdo das grandezas perturbativas da onda Alfvén excitadas pelo acoplamento da
onda gravitacional com o plasma.

Fonte: Produgao do autor.

) hocwuaua, (w+k)
v, (k,w) 5 kQUiH (00 — 1) (w—wy) (5.6)

A contraparte no espaco de Fourier da fungao impulsiva hy possui carater ressonante
nas frequéncias, isto é, as perturbacoes desenvolvidas pelo acoplamento sdo maiores
quando ha coeréncia entre as ondas, em concordancia com o resultado preliminar
do Capitulo 4.

O vetor de onda Alfvén (OA) ka ¢ tido paralelo ao vetor de OG /;g. Por sua vez, a
propagacao das ondas é paralela ao campo magnético de fundo (E all é(o)), tal que
a perturbagao da velocidade se dd, perpendicularmente, a esta propagagao (v L k 4)
e ao campo B© (71 L B ©)), como apresentado no diagrama cartesiano na Figura
5.1.
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As outras grandezas que descrevem o plasma sdo calculadas com base nas Equagoes
(4.24), em funcao de vél) e sao dadas abaixo, Equagdes (5.7). Nesta situacdo, o
acoplamento nao causa perturbacdo na pressao p(!) e na densidade de matéria-
energia uM | j4 que as ondas Alfvén sdo nao-compressionais. Porém, a divergéncia do
campo elétrico nao é nulo, consequentemente, as ondas de Alfvén sao acompanhadas

por perturbagoes na densidade de carga.

EQ(k,w) _ BN (k,w) 1
— = R —vz(/ ) (k,w) , (5.7a)

x z

BO  w+ ku?
1 . 1 T Il
Bz(/ (k,w) = —vz,(, )(k,w)

: 5.7b
uAHuAL w—i—k: < )

) 2

W kw) = = Z (5.7¢)
j(l)(/ﬂ w) = ZL")B(O)U(l)(k; w) (5.7d)
S T Y VT
ik
PO (kw) = —ED(kw) . (5.7e)
m

As polarizacoes dos vetores acima perturbados devido ao acoplamento estao repre-

sentadas na Figura 5.1.

Com auxilio das expressoes (5.7) no espago das frequéncias, torna-se trivial achar
as perturbacdes no espaco z — t. Definindo as fases como ¢4 = £kz — wt e Oy =
wy(z —t), as solucoes das grandezas perturbativas, com auxilio das transformadas
inversas de Fourier e Laplace (Anexo B, 139), lembrando que tant = ua, /ua,

ficam:
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v (2,1) By [14uy, it _ L TUA g, UAy

i} iP
= e¥a —4 e |, (5.8a)
Ua, 4 |1~ ugn, 1+ uy, 1—u124H
1 r 2 -
M _ N Mewj 1 —uy, ci0a _ 1+ uy, o1 (5.8b)
Béo) 411 Uy, 1+ ug, 1— u2A” ’
(2, ho [1+ua, . 1 o u? T
./?o)(Z’) = il Aeitn — 4—2_eido| (5.8¢)
le wg tan 9 4 _1 - UA” 1 + uAH 1 - uA” ]
. 1 — U2
() =28 A R0y 5.8d
O t) = TLED (=8) | (5.8)
EM(z,t)  EM(2,) |
I O NSO —vy (k,w) - (5.8f)

As solugoes sao oscilagdoes no espaco e no tempo, dependentes das frequéncias da
onda Alfvén e da onda gravitacional e fortemente dependente da amplitude da ra-

diacao gravitacional e do campo magnético, implicito na velocidade Alfvén.

As condicoes para a evolucao das solu¢oes das ondas Alfvén sdo menos favoraveis,
comparadas as ondas magnetossonicas (condigoes apresentadas na proxima segao),
por causa da dependéncia angular da condicao de ressonancia. Para interagir co-
erentemente com a OG (Ak = ks —w, ~ 0), a velocidade de fase uy, da OA
tem que aproximar da velocidade da luz (u A = Ua cosf — 1). Isto significa que o
vetor de onda Alfvén deve ser quase paralelo ao campo magnético de fundo (pois
BO = BO ¢og 0%). Por outro lado, as amplitudes das Equagoes (5.8) sdo proporci-
onais a componente transversal Bsenfl ~ B, para baixos angulos. Portanto, no
limite ultrarrelativistico, onde a fase ua, — 1, a interagdo coerente com a OG é

possivel, menos eficiente que no modo magnetossonico.

1

E facil observar que a amplitude do recuo da onda Alfvén oc (1 + u Ay)”" ¢ menos

dominante que a frente de onda o (1 —wu4,)~". Isto é:

(1 —|-U,A”)71 < (1 — ’U,A”)il .

Do limite ultrarrelativistico, a frente de onda evolui linearmente com a distancia,
com ky = w/uAH ~ w + Ak (para primeira ordem em Ak), por exemplo, vél) das

Equacoes (5.8), fica:
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U?(Jl)(z,t) N hxlewj _ ez¢gf|
Ua 2 1-— uAH
~ hixel g elthameo) !
2 1-— UAH

Mas, assumindo ainda a coeréncia das ondas k4 —w, ~ 0, com expansao de Taylor,

tem-se:

ika~wg)z _ 1 14+ iAkz—1 k
e N +1Akz ——A@Akz: w

~ = Akz .
1_UAH 1—W/k3A Ak uAHAkZ §

Logo, v{! fica:

h uA :
1 x
vé z,t) e i— 2w ze'

ua

ou, usando as expressoes das velocidades de fase ua, e u4 , finalmente, tem-se:

h. senf
e w
2 cosh !

Uél) (2,t) ~ 23[e!?] (5.9)

Note que, no decorrer da fatoracao, w — w,, quando se assume a coeréncia das
ondas Alfvén com a onda gravitacional. Analogamente, as perturbacoes, Equagoes

(5.8), ultrarrelativisticas ficam:
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yBEO) =779 cos ngzg[emg] ’ (5:10)
p;)((g)i’):) hQX ii:;gwgz%[ei%] g (5.10b)
E‘%EE)’?&) ~ %sen@wgz%[ei"ﬁg] , (5.10c)
o St o,

A dependéncia do angulo de inclinagdo da OG com o campo magnético é bem
notavel, além de que as oscilagOes crescem linearmente com a distancia e com a
frequéncia da onda gravitacional. Para a condicao de ressonancia, § — 0°, entao, a
interacao nao é muito eficiente comparada ao modo magnetossonico, ja que o termo

senf esta no numerador.

Em Moortgat (2006) nao foram desenvolvidas as expressoes (5.10). Aquele autor
apenas apresentou a componente do campo magnético perturbado, mesmo assim,
esta componente apresenta sinal diferente da expressao acima. Outro possivel erro

de digitacao daquele autor
5.1.1.2 Ondas magneto-acusticas

Como apresentado na Se¢ao 4.3 do capitulo anterior, a polarizagao + da onda gra-
vitacional excita as ondas magnetossonicas. As solugdes ' de v, = D;;Jgém +
D71 JS e v, = D IS, 4+ DRSS ficam:

xT

] hw3u? w+k
D (w, k) = = AL 5w — 5.11
Uz (w7 ) 2 (wg _ kQu?c)(cﬂ _ /{Q'L@) wg _ k (UJ wg) ) ( )
n v, (w, k) 2k?

!Grandeza perturbativa oY na Equagéo (5.12) difere da encontrada por Moortgat (2006) pelo

termo (1 — u%). Como ji mencionado antes, este termo nao aparece nas dedugdes daquele autor,
ocasionando diferencas nas expressoes finais do acoplamento.
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Figura 5.2 - Polarizacao das componentes da onda magnetossonica.

ML

Polarizacao das grandezas da onda magnetossonica excitadas pelo acoplamento da onda
gravitacional com o plasma.

Fonte: Produgao do autor.

Notavelmente, a transferéncia de energia é maior quando ha coeréncia entre as ondas.
Os vetores de onda magnetossonicos (OMS) lgﬁS sao tidos paralelos ao vetor de OG
Eg. Por sua vez, a propagacao das ondas é perpendicular ao campo magnético de
fundo (k;s 1B (0)), de modo que a perturbagao, por exemplo, da velocidade excitada
pelo modo fast se d&, paralelamente, a esta propagacao (v || Ef) e, ortogonal, ao

campo B© (71 1L B©), como apresentado no diagrama cartesiano na Figura 5.2.

Ao contrario das ondas Alfvén, as ondas magnetossdnicas provocam perturbagoes
na pressao do plasma e, consequentemente, perturbacoes na densidade de matéria.
A divergéncia do campo elétrico é nula. Portanto, as grandezas perturbadas devido

ao acoplamento, Equacao (4.24), no espaco (w, k) ficam:

77



iw TP

BO) cos(6) 2 vp (@, K)

e a componente magnético é:

BY (k,w)

BO Ugl)(wv k)sen — Ug(cl)(w, k) cosd

w 1—u3 v (w, k)

ED () = 00, )BY + o0 (w0, B

CwHk u?

onde I' é o indice adiabatico.

(5.13a)

(5.13b)
(5.13¢)

(5.13d)

(5.14)

As polarizacoes dos vetores acima perturbados devido ao acoplamento estao repre-

sentadas na Figura 5.2.

Usando, analogamente, as definicoes ¢F = +k,z — wt, qﬁjf = dhkz —wte ¢, =

wy(z —t), as solugoes das grandezas perturbativas no espago (z,t), com auxilio das

transformadas de Fourier e Laplace nas Equagoes (5.13) (Anexo B, 139), sdo:
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U(l)(z t) = hi uil 2 1 +U$ 61(153' _ 1 — Ug 67"153_ B 4ei¢g
z ) 41/3“_1@ 11— us s 1+us u, 1_u§

o | 1+ uy et 1 uy €' 4eis (5.15a)
—u — — , .15a
N1 —wup up 1 +us ug 1 —u}

h Au? 1 LI Wy 4uZei®s
vél)(z,t)tanezj sTAL )l ture us e f

4 (1 =) (uf — u?

s 1—Uf Uf_1+Uf Uf_l—u?:
14w, e 1 —u, e Julets

1 —uy u 1+ us ug 1 —u?

] — oV (z,1), (5.15b)

[p©® — 4 = u?

pM by ud us [1+ e 1y, eids B 4e's
1 —us ug 1+ u, ug 1 —w?

h u?huf 1+ uy ei‘z’}r 1 —wuy e'’r 4et%s (5.15¢)
— — — 15¢
4 uf—u|l—up uy 14wy up  1—uj]’
1 _ p),0 0),,(1
E(z,1) = B (z,1) = BOwV(2,1) (5.154)
T TS S R VAW LT 5.15
jmy(za )_ _B(O) cos 0 Cg Uy (Za ) ) ( : e)
M ¢
pD(z, 1) = pc(f’) . (5.15f)

Similarmente ao modo Alfvén, as soluges (5.15) sdo perturbagoes no espaco e no
tempo, dependentes da fase das ondas magneto-acisticas e gravitacional. As OMS
possuem carater eletromagnético e compressional, dai a dependéncia com a velo-
cidade do som adiabatica. A resolucao da componente do campo magnético mag-
netossonico é mais complicada e sua expressao revela também a natureza mista -

campos eletromagnéticos e gas - deste modo:

B,

BWD(y )= —= "
=0 =5 )

x

[C(2,t) + D(2,1)] . (5.16)
definindo C(z,t) e D(z,t) como:
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2(uff —u?)(1 +u?) idy up(us + ui)em}u

C(z,t) =
S I T R R P
2 2 2
. ug(uy — UA)eiqu: 4 g (us + UA)ei¢j i U (us — uA>€i¢; 7
1+ uy 1—u, 14+ u,

Uy, up |1 —uy u?AH up |1+ wuy
1—ud  1+u]| €9 1—wuy  1—u,| €%
u124“ us |1 — ug ua, us | 1+ u,
ili ’o. . CSUAH 2 2 92 Cz“iu N
Utilizou-se, quando necessdrio, usus = Gz € uj + ug = uy, + 7= Note que

as Equacoes (5.15) e (5.16), no limite ¢, — 0, uy — ua, u, — 0 retornam ao caso

particular da Secao 4.3.

Algumas Equagoes (5.15) diferem das equagoes apresentadas por Moortgat (2006).
A componente do campo elétrico nas duas formulagoes possuem sinais contrarios.
Diferente das expressdes daquele autor, aqui, a componente v{!) é inversamente
proporcional a (1 — u%) e o termo D(z,t) do campo magnético, Equacio (5.16), ¢
proporcional ao quadrado de usus. Diferencas que numa estimativa numérica podem

ser significativas, mas nao influenciam numa interpretacao fisica do processo.

Em geral, para ua, cs e 6 arbitrarios, sempre se tem uy > us. No limite ultrarrela-
tivistico, onde a fase uy — 1 e u, — 0, a interacao coerente com a OG ¢ possivel.
Novamente, a amplitude do recuo da onda fast o< (1+wuy)~! é insignificante compa-

rada a frente de onda o< (1 —uy)~!. Isto é:

(L+u) ™ < (I—up)™".
Assim, do limite ultrarrelativistico, a frente de onda evolui linearmente com a dis-
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tancia, pois com ky = w/uy ~ w + Ak, para primeira ordem em Ak, por exemplo,

vM na Equacio (5.15):

hy u? wur [1+ , 4 -
vV (2,t) = —f 2Ai f2 [1 — U eiey T _uf ezd’g]
uf us Uf Uf

Q
|

ikrz Wz
Dy vay iyt [6/’—6]
)

4 ur 1—Uf
2 7 —Wwg)z
z_hiuAj_ei(ﬁg e(kf g) _1 ‘
2 Uy 1—Uf

Mas, assumindo ainda a coeréncia das ondas kf —w, ~ 0, juntamente com expansao

de Taylor, tem-se:

i(kp—wg)z _ . -
e 1%1+2Akz 1:ﬁiAkz: w
1 —Uf 1 —w/kf Ak UfA/C

iIAkz .

Logo, vV fica:

2

hyu ,
v (2, t) ~ —i% uA; wgzes
f

ou, usando as aproximagoes para as velocidades de fase uy4 e uy, finalmente, tem-se:

h .
vgl)(z,t) ~ TJrs.en2 ngz%[e”’g] . (5.17)

Note que w — w,, quando se supoe coeréncia das ondas magnetossonicas com a onda
ravitacional. Analogamente, as perturbacoes, Equacao (5.15), e o campo magnético
) ) ) )

Equagao (5.16), aproximadas a uma situagao ultrarrelativistica, ficam:
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h .
vg(ﬂl)(z,t) ~ —%sen@ cOS ngz%[e;¢] , (5.18a)

B%E;,ﬂ ~ h;senewgz%[ei%] : (5.18b)
Ey(ll;gj)’t) ~ —%sen@wgzi‘s[ei%] , (5.18¢)
W ~ };sen20wgz§}%[ei¢g] , (5.18d)
D et 51 (5,150
M(;){(('z)’ t ~ h2+sen2(9wgz%[ei¢9] ) (5.18f)

A condicao de ressonancia é garantida, pois ja se supoe que uy — 1. Nao hd uma
preocupagao com o angulo de inclinagdo do campo magnético, como no modo Alfvén.
Na maioria das solu¢ées no referencial em repouso para o caso ultrarrelativistico,
o termo senf se encontra sozinho sem nenhuma outra dependéncia com o angulo,
portanto, o campo magnético ambiente precisa estar perpendicular a onda gravita-

cional, para uma maior eficiéncia de acoplamento.

Apesar das diferencas entre as dedugoes deste trabalho da equagdes dos modos
magneto-acisticos com as dedugoes de Moortgat (2006), ja comentadas anterior-
mente, as Equacdes (5.18) sdo parecidas, exceto pelo termo H(® 2. Indicando que o
trabalho daquele autor pode apresentar erros de digitacao, validando as expressoes

deduzidas aqui.
5.1.2 Referencial do observador

Finalmente, considere agora o vento relativistico que flui na direcao z com fator
de Lorentz v = 1/(1 — ?)/2. As grandezas perturbativas que descrevem o plasma
neste referencial sdo encontradas, realizando as transformacdes de Lorentz nas ex-
pressoes finais (5.8) e (5.15) (junto com a componente do campo magnético (5.16)
do modo magneto-acistico), desde que o boosting é linear e a fase da onda plana é
um invariante (D’INVERNO, 1992).

As grandezas do referencial comovel serao representadas com "linha'e, do referencial

de laboratorio, sem "linha". Portanto, para um referencial S’ se movendo com para-

2Provavelmente, aquele autor tomou como u(?), negligenciando a pressiao no plasma p(©).
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metro  na direcao z em relagdo a um referencial S, os campos elétrico e magnético

se transformam como estd na Equacao (5.19).

E, =|E, + BB, B, =+|B, - BE,| ,

E,=7|E, - 6B, B, =1[B, + BE,] .

E.=E, B.=B. . (5.19)
Como consequéncia direta dessas expressoes, obtém-se: E(®) = 0, Eéo) = —fB, e
B = @. As velocidades de fase do modos MHD se transformam como segue:
wy, = #@AH), u'AH = M, )y = 1ujg_1i eu, = f‘jgf E, para as velocidades

] 1 A a ! ~ 2 ! ~
perturbativas do fluido, as transformagoes sao dadas por v, & y*v, € v, , & VU y.

Usando o formalismo covariante da Relatividade Restrita, a quadri-densidade de

corrente j% = (p, ) se transforma de acordo com:

/

Jt=ANgY,
ou seja,
I =70+ 8] (5.20)
§0 = [B0) + 50]. (521)

As outras componentes de direcoes transversais de j nao sofrem transformacao.
A relacdao da densidade de matéria p entre os referenciais é y/ = ?u. As outras
grandezas envolvidas na descricio do plasma nao sofrem alteracdo ou por serem

constantes ou por nao estarem na direcao z.
5.1.2.1 Ondas Alfvén relativistica
Sendo o fator de Lorentz associado com a velocidade de Alfvén para pequenos 6

definido como v, = 1/(1— uiu) + O[6?], e as devidas transformagoes de referencial,
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a velocidade vz(/l) no referencial de laboratério fica:

! Yas

b (=B +un) s (B0 —ua)
! 4 7*(1 = Pua,)

%2 _4(UAH -/l _BuAu)ewg
B0 —ur)’  T= AT un) =P —)

- 4(UA\| - 6)(1 - BUA|)€i¢g] )

ou melhor:

v(l):hix UALWZA 1+uAH 2€i¢'£ B 1+B 262@52
y 4 1—uA“5 1+ 74 1+UA” %%A

— 4fua (14 5%) = B(1+ u‘j)]ei%} . (5.22)
Analogamente, as outras componentes da onda Alfvén podem ser escritas em fungao

o . , ! .
do campo magnético no referencial comoével B (1)y e da componente velocidade Uz(/l)

no referencial de laboratoério, dado na Equagao (5.22), como:

BM = B, M — 84*BOM | (5.23a)
EM =8B, — 2 B0y | (5.23b)
EM = B;O)Uél) ’ (5.23¢)
i _ _wy  BOWY (5.23d)
]mx - 8 24,2 ( 6)2 ’ .
TV Vua (U4
BO ovlb
(1) _ = : (1) Y
Im; ST [ngvy + 275 0z ‘| ’ (523e)
B ol
1) _ Zz |, 1

onde
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B o (0){[1+UA||]2@WjX [ 1+p rei‘bf‘
Y 4

B
T ] T T,

—2[(1 )1+ B2 — 45%}4%} .
(

5.24)

Dedica-se compreender as expressoes proximo ao merger, como no referencial co-
movel na Segao 5.1.1, no limite ultrarrelativistico, onde a fase us, — 1. Portanto,

. _ _ i(kg—wg)z_ .
considera-se (1 4 ua,)™" < (1 —ua )7, ka —w, = 0, € l—uZ L~ oapiAkz,

w — wy. A frequéncia sofre deslocamento para o vermelho redshift - efeito Dop-
pler - w,/ = wg%. As perturbagoes de v{, B{ e E(V das Equagoes (5.23),

aproximadas a uma situacao ultrarrelativistica, ficam:

hy senf -
(1) ~ = ICRL 2
v, (2,1) P Cosewgz\s[e |, (5.25a)
Bz’(,l)(z,t) = —%B(O)wgzsene[l —cos(0)(1 + 6)}%[6“’9] , (5.25b)
EW(z,t) = —}ZB(O)wgzsené [6 —cos(0)(1 + 5)}%[6“’@ , (5.25¢)

lembrando que as expressoes (5.25) sao validas para dngulos 6 pequenos, para manter

a condicao de ressonancia.

Em Moortgat (2006), apenas a componente da velocidade é calculada, e esta de

acordo com o resultado obtido aqui.
5.1.2.2 Ondas magneto-acuistica relativistica

Em um vento livre de forca, dominado pelo fluxo de Poynting, a densidade de energia
magnética intensa domina a densidade de matéria, o plasma flui com velocidade
ultrarrelativistica. Neste regime, a velocidade de fase do modo fast se aproxima
da velocidade de Alfvén, uy ~ uy — 1, e a velocidade de fase do modo slow se
torna insignificante, us; — 0. Portanto, considerando o fator de Lorentz associado
com as velocidades magnetossonicas definido como 'Vif,s =1/(1- ufcs) e as devidas

transformacdes de referencial, a velocidade v{") no referencial de laboratério fica:
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W, e (1= Buy)*(1 = Buy)?
722121 (z,t) 7 72(1 — 5UAH 2 (uf _ 5)2(1 _ 5%)2 _ (us _ 5)2(1 — ﬁuf)z

)
{%—ﬁ[ﬂ—ﬁﬂﬂﬂwi@_ﬁl+mﬂ—UJws_g%—ﬁﬂbﬁ%ﬁwﬂ
(

1= Bu, [0+ B)(1—u)” (=B +u) (1—u2)(1— 32
Cup—p [(1 - /) +Uf)€z‘¢j _ (1+p5)01 - Uf)gw; _ 4(Uf - /) - 5“1”)6@%]
1 Buy |[(1+5)(1 — uy) (1= B)(1 +uy) (1—u3)(1—5?) ’
hye W72 (1 - Buy)*(1 - Bu,)?

T4 (1= Buay)? (up — B)2(1 — Bus)® — (us — B)2(1 — Buy)?
{us—ﬁ KHuS) el <1+5> pics —4(u5—6)(1—5u3)ei¢9]

1=Pus [\1+8) 7" \l+us) 7,
AR o
up — B | (1+up\ e 1+ 3\ i6
— — —4(ur — 1 — Buys)e®s .
1—ﬁuf[<1+ﬂ> o <1+uf s (up = B)(1 — Buy)

Como no referencial em repouso do modo Alfvén na Secao 5.1.2.1, no limite ultrar-
ei(kA—wg)z_l

relativistico, R uf“’MiAkz, a componente z da velocidade entao fica:

1—uy

h sen?0 ,
(1) I e e[ ity 9
v (z,t) = 3111 COSQ)ngz\s[e ]. (5.26)

A componente x da velocidade, usando que:

/
U4 U4
tanf = —- = =

uay’ (w4 -p)

torna-se:

o — . senfl(cost — 3)
T892 (1 — fcosh)?

wezI[e'] | (5.27)

desde que uy; — 0. Analogamente, as outras componentes da onda magneto-acistica

podem ser escritas como:
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sen?f

h .
x 8’72 z WgZ + 5(1 — 5COS 9)2 \5[6 ] , ( a)
h senf ;
b= _ﬁmB(O)wgzg[e “], (5.28b)
hy H© sen?0 .
(1) ~ 0+ ibg
Jy "= 8v% BO (1 — Bcos 9)2“’92%[6 ], (5.28¢)
1) h 29 .
P T (5.28d)

I'p® — 8y2 (1 — Bcosh)
h, H®sen?0 ,
M~ 227 P 7 S [efe] 5.98
1 372 (1= Beos e)gwgz\s[e ] (5.28¢)

Nota-se, entao, que, em ventos ultrarrelativisticos, ocorre o redshift da frequéncia da
OG e a interacao ¢ suprimida por v72. A eficiéncia maior de interacio nem sempre
¢ quando o campo magnético esta perpendicular a onda gravitacional. Vai depender

também da velocidade £.

A modelagem é de um problema astrofisico muito rico, onde todos os trés modos de
onda de plasma fundamental sdo excitados, dois dos quais podem interagir coerente-
mente com as ondas gravitacionais. Evoluem linearmente com a distancia, dissipando
a energia da OG no plasma. Ondas Alfvén sao excitadas na teoria linearizada pelas
OGs polarizadas x, se propagando em um angulo com respeito a um campo mag-
nético ambiente. Ondas magneto-aciisticas sdo excitadas pela polarizacao + da OG.
Todas as perturbacoes da OMS sao mais eficientes quando a onda gravitacional esté
ortogonal ao campo magnético ambiente. Resultado congruente com Papadopoulos
et al. (2001).

As oscilagoes obtidas acima sao as que mais diferem do trabalho de Moortgat (2006).
Principalmente, as expressoes (5.26) e (5.27), que aparecem invertidas, se compara-
das com os resultados apresentados aqui. A impressao que essas diferencas deixa é
que o trabalho daquele autor, além de confuso, possui muitos erros de digitacao, pois
muito das dedugdes foram apresentadas aqui com clareza, chegando em resultados
satisfatérios, muitas vezes semelhantes ao trabalho de Moortgat (2006). Diferindo
apenas em sinais e algumas ordens das constantes. Munidos dessas discrepancias
entre os resultados dos dois trabalhos, entramos em contato com Moortgat para
discutir as diferencas e tentar encontrar um ponto médio das dedugoes. Entretanto,
Moortgat respondeu aos nosso questionamento com resposta evasiva, sugerindo pos-

siveis descuidos dele com a digitacao das equagoes, porém sem assumir e nem mos-
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trar interesse em identificar os erros provaveis em sua formulagao. Terminou a breve
conversa, informando-nos que ja nao estd mais nesta area de pesquisa e, portanto,
deveriamos confiar nas nossas dedugoes, mesmo que elas apresentem diferencas das

equagoes do trabalho dele.
5.2 Acoplamento durante a fase spiral

Nos refletiremos, agora, sobre a interagao da emissao gravitacional com o plasma
circundante a bindrias de estrelas de néutrons, porém, diferente do caso anterior,
durante o periodo de coalescéncia do sistema. Desde o instante em que a interagao é
significativa até a ultima orbita mais estavel do sistema. Assumindo que as aproxi-
macoes de campo fraco nas equagoes completas de Einstein sdao validas, assim como
o plasma fortemente magnetizado ¢é ideal, sem colisdes, sem viscosidade, sem fluxo
de calor. A energia de ligagdo do sistema decresce quanto mais alcanga o merger,

liberando, provavelmente, ondas gravitacionais de alta frequéncia no meio.

Mantém-se o campo magnético ambiente no plano x — z, sem perda de generalidade.
A onda gravitacional interage obliquamente com o campo de fundo com um angulo 6.
Nenhuma consideracao a priori é feita sobre a temperatura, e a pressao de equilibrio
do sistema nao é negligenciada. Adequaremos a Equacao (4.31), que descreve o
acoplamento geral entre o plasma magnetizado e a radiacdo gravitacional, com a

funcao hy x evoluindo com a frequéncia no espago de Fourier, dada por:

; c(GM, 1 1+ cos?e
hi(f,) = Ae w+<fg>r< L ) o ( : > , (5.292)
g
; c({GM, A
h>< (fg) = Ae wx(fg); <03> W C082 L, (529b)
g

1/2
onde A = ﬁ(%) / , M. é a massa chirp e 11 «(f), as fases das polarizagoes +, x
da OG, respectivamente. O angulo entre a normal da orbita do sistema e a linha
de visada é dado por ¢. A frequéncia da onda gravitacional é representada por f, e

varia com a evolucao do sistema.

Nas proximas linhas, as solugoes para os modos Alfvén e magnetossonicos nos refe-
renciais comoével e "laboratorio"sdo encontradas. Desde que a transformagao, tempo-
ral, de Fourier (B.4) e, espacial, de Laplace (B.2) das expressoes jg) e j’g), Equacgoes

(4.26) e (4.27), sejam:
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h
. 2O
j(Bl)(k7w):i ; w h>< y
0
h
. B x
Pk, w) =i=2—k | —n |,
0

as fungoes h, x sao dependentes de f,. Aqui estamos interessados apenas em obter
as solugoes que descrevem o plasma durante a fase spiral, sem consideragoes relativas
a interagao. Nenhum argumento sobre a coeréncia das ondas MHD e gravitacional,
neste ponto, serda util. Uma vez que as frequéncias sdo parametros livres e inde-
pendentes entre si, neste modelo. Entretanto, no proximo capitulo, para estudar a

energia depositada, os argumentos de coeréncia serao utilizados.
5.2.1 Referencial comédvel

Com base nas consideragoes acima, a relagdo de dispersao fica:

Dy =35 (5.30)
onde
w (1 —uf, ) — K, 0 —(w? — E*)uayuaL
D= 0 w2 — ]{J2UA|| 0 )
—(w?* — k*)uajuaL 0 w?(1 — ) — K (uz, — u%y)
(5.31a)
UA||h+
IOk = —wa,wk | waphs | (5.31Db)
—uaihy

lembrando que @4 = ua, & +ua 2 e 7 = 0,8 + v,§ + v, 2.

Note que a parte direita da expressao (5.30) nao possui nenhum termo explicitando
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a ressonancia do acoplamento. Claro, nao foi imposto ao sistema que o sinal era
impulsivo, apenas que o lado direito da expressao descrevesse a evolugao do sistema
na fase spiral. E importante que nas oscilacdes do plasma e na deposicio de energia
na interagao apareca o termo ressonante, uma vez que o modelo deve conter o caso

particular do colapso, retornando os resultados adquiridos na secao anterior.

Como o lado esquerdo do sistema de equagoes nao foi modificado, isto é, o plasma
magnetizado continua na teoria MHD ideal, a solu¢do homogénea do sistema (5.1)
que descreve as velocidades de fase ua = w/ka, uss = w/kys do modo Alfén e

magnetossonicos, respectivamente, ¢ a mesma e dada por:

W = ﬂ:]{}AUA” y (532)

ks.g ( Ui /1= o)
w==+t—=,|(uZ + cg) 1+4/(1—-0), (5.33)
ﬂ\l 1 —u?

2
u

All
2

4c2
S1—u

sendo o(f) = 7, com 6 = tan"(ua, /ua,).

A
2
u
A
(u?ﬁc? Ty >
YA

E as solugoes do sistema linear nao-homogéneo sao encontradas, dada a inversa de

D, Equagao (4.37), e J(Ol)G, Equacao (5.31b), pelo sistema:

o) = (DTS- (5.34)

«

5.2.1.1 Ondas Alfvén

A polarizacao x da onda gravitacional se acopla ao modo Alfvén excitado no plasma.
A solugao desta onda no espago (w, k) sai do termo D;yl. De v, = D;yl Jgéyy, tem-se

que:

WU UA,

vl (k,w) = —hy(f,) wk . (5.35)

w? — k:zui”

A componente vél) evolui com a amplitude da onda gravitacional liberada pelo sis-

tema em coalescéncia e apresenta um termo ressonante que depende da velocidade
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de Alfvén.

O vetor de onda Alfvén (OA) k4 é tido paralelo ao vetor de OG Eg. Por sua vez, a
propagacao das ondas é paralela ao campo magnético de fundo (/; Al é(o)), tal que
a perturbagao da velocidade se dd, perpendicularmente, a esta propagagao (v L k 4)
e a0 campo B© (7)) L BO),

As outras grandezas que sao calculadas com base nas Equagoes (4.24) nao sofrem
modificagdo explicita da se¢do anterior, apenas o termo Uz(ll) que agora ¢ descrito

como na Equagao (5.35), portanto:

EM(k,w)  EW(k,w) )
TR0 T 5O = —o{V (k,w) | (5.36a)

x z

B w+kuj,

1 _ 1
BV (k,w) = —v{V (k,w) : (5.36b)

uAHuAL w + k

) 2

(D) (L - _

.]x ( 7LU) 47_[_ U%.l” (536C)

D (k. w) = L‘”E“) k 5.36d

Jz(?w)_47rz(?w>7 ( )
ik

PO (k,w) = jEEQ)(k;,w) . (5.36¢)

As solugoes do sistema algébrico estdo no espago de frequéncia. Seria interessante
observar elas no espaco (z,t). Entao, por exemplo, para v?(jl)(k, w), usando as trans-

formadas inversas de Fourier e Laplace (Anexo B, pagina 139), vem:

vl(ll)(z,t) ~ —hX<T>QZ§[(1 —ua )0 (t+ z/ua,) + (1 +ua )0 (t — Z/UAH)] ;

onde ¢'(t = 2/ua,) ¢ a derivada em relagio a t + z/uy4, da fungdo d. A interpretacio
das oscilagoes nao se torna facil. Além de que, o interesse da se¢ao é também verificar
o acoplamento em funcao da frequéncia da OG e nao sobre o tempo que o sistema
espera coalescer. Fundamentalmente, a frequéncia aponta a evolucao do sistema mais
intuitivo que o tempo. Por conseguinte, as perturbacoes sempre serao apresentadas

no espaco de Fourier.
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5.2.1.2 Ondas magneto-acusticas

De v, = D} Jé%m + D} ch);zz ev, =D} ch);m + D;ng();zz, vem:

z

hy(f,) w3u?
D (y k) = Vg AL k .
v (w, k) 2 (w?-— /{:2u?c)(w2 — k%u?) (W+k), (5.37)
27.2
D (. ) — vs(w, k) - cik
vy (w, k) o A (5.38)
recordando que tan f = “2+. Semelhante ao modo Alfvén, a transferéncia de energia

ua
I
dos modos magnetossonicas depende da evolucao do sistema e das velocidades de

fase g ¢.

A propagacao das ondas é perpendicular ao campo magnético de fundo (Eﬁs 1B ©)),
tal que a perturbacao, por exemplo, da velocidade excitada pelo modo fast, se da,

paralelamente, a esta propagacao (¥ || Ef) e, ortogonal, ao campo B© (71 L é(o)).

Novamente, as outras grandezas, que sao calculadas com base nas Equagoes (4.24),
nio sofrem modificacdo explicita da secio anterior, exceto o termo v{!) que agora é

descrito como na Equagao (5.37); portanto, no espago (w, k), ficam:

k
Pk w) = =Tp O (w, k) | (5.39)
(1)
1V (k, w) = pc—z : (5.39b)
1 _ 1 0 1 0
E?S )k, w) = —vM (w, k) B + oM (w, k)BY | (5.39¢)

] Tp®
w P

(1) - _
‘7@5 (k,w) = BO®cosh 2 °

(w, k), (5.39d)

(5.39¢)
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B
BUU) 0w, k) sen 6 — v, k) cos

BO)
w 1—u}vV(w, k) (5.40)
wtk ud cosf '
onde I' é o indice adiabatico. Utilizou-se, quando necessario, usu, = (li:% e
A

k)

1—u? *

uf 4 ul = up, +

As solugoes do sistema algébrico estao no espago de frequéncia. Na transformagao
dessas equagOes para o espagco z, t, aparecem termos, como ¢'(t + z/uy ), que sdo as
derivadas em relacao a t+z/uy , da fungao d. O interesse da segao é também verificar
o acoplamento em funcao da frequéncia da OG e nao sobre o tempo que o sistema
espera coalescer. Analogamente ao modo Alfvén, as perturbagdes magnetossonicas

sempre serao apresentadas no espacgo de Fourier.
5.2.2 Referencial do observador

Vamos verificar o comportamento das solugoes para um referencial em repouso
em relacdo ao vento relativistico que flui na direcdo z com fator de Lorentz
v = 1/(1—%)"2. Convenientemente, para evitar erros conceituais, o boost serd feito
nas grandezas perturbativas no espago (z,t) das expressoes (5.36) e (5.39), mas as

solugoes no referencial "laboratério’vao ser apresentadas no espacgo de Fourier.

Como de costume, as grandezas do referencial comdvel serdo representadas com

'linha"e, do referencial de laboratoério, sem "linha". As velocidades de fase do modos
ua, —fB / ur—pB
MHD se transformam como segue: vy, = ——at— U, = —— u, = X
- YA — ) WA — ) _
/ L v(1-Puay) [ 1-Bua > 7f 1—Buy
U, = 1“_55 -. E, para as velocidades perturbativas do fluido, as transformacoes sao

!/ ~ 2 ’ ~
dadas por v, & ¥V, € v, |, R YUy

5.2.2.1 Ondas Alfvén relativisticas

Como o interesse é identificar a quantidade de energia da OG ¢ transferida para
as ondas MHD, apenas as componentes da velocidade e do campo magnético sao
derivadas nesta secao. O processo similar que segue é aplicado as outras grandezas

perturbadas.

De:
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~ —hy (1) Zj (1= ua )0+ 2/ua) + (1+ua )0 (t = 2/ua)] -
I

Verll:

(1+uq)(1—p)
1 = Buy,

(Y(L‘ + Z/UAH) +

UA | [(1_UA)(1+ﬁ)
1= Bug,

8 (t — z/uA)] :

1+ ua,

_hx(7) uay [1 U4
7P (uay = B)(1 = Puay) | [ 1 -8

Retornando ao espago de frequéncia, pelas transformadas inversas de Fourier e La-

place, obtém-se:

vél)(k,w) =

hx(fy) wua uay l w Fua ] (5.41)

_|_
2v* w? — kPua |1 — Pua,  ua — B

A componente do campo magnético B, manuseando B, = W[By’ + BEI’} juntos

com as transformacoes anteriores, é:

h(F)BO s, 1= Bug, (14 B)] [l — ki)
N 2 ug, — 1 — Bug, w? — l{:2u124”

(5.42)

As grandezas perturbadas dependem, notavelmente, da amplitude da onda gravita-
cional durante a coalescéncia do sistema. De fato, préximo ao colapso, as oscilagoes
serao mais intensas. Observe também que v varia com a evolugdo do sistema, ja
que [ descreve a velocidade do plasma circundante as estrelas. E os valores de (8
se aproximam do valor unitario quando o sistema esta préximo do colapso, num
caso ultrarrelativistico. Distintamente, w4, — 1, para angulos pequenos, pois possui
dependéncia com o campo magnético de fundo do sistema, e este se mantém sempre

intenso durante o processo.

Os resultados obtidos das oscilagoes possuem bastante relevancia para determinar a

energia da OG depositada no magnetoplasma.
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5.2.2.2 Ondas magneto-acustica relativisticas

Como foi realizado para o modo Alfvén, as solugbes no espago (k,w) nas Equagoes

(5.39) sao transformadas para o espaco (z, t), que, por sua vez, sofrem transformagoes

de Lorentz, e dai retornam para o espaco de Fourier, com auxilio das transformadas

inversas (B.2) e (B.4).

L quando for necessario,
I

Utilizando tan @ = “Ae — _ "L _ o] _ 4,/ — B ey U
UAH/ V(UAH 7ﬁ) 72(17ﬁu14

obtém-se:

oD (k, w) = hy wud, (1 — Pug)(1 — Pus)

21— B (g — ) (g ) (L+ 52) — 268(1+ upuy)|

{“f<1 — fuy) [ufk(l — Buy) +ewluy = 5)] — us(1 — Buy) [“s’“(l — Buy) + w(u, — B)

w? — k2u? w? — k?u3
(5.43a)
VW (k, w) = _hywua, (uay = Be; (1 — Buy)*(1 — Pus)? ‘
T 2 1wk (g —ug)|(ug +u) (14 B2) = 28(1+ ugu,))|
1 — Bug . [usk(1 — Bus) + w(us — B)] 1 - Buy . [usk(1 — Buy) +w(uy — )]
(us — B)2 W? = k22 (ug— B2 WP — k23
(5.43b)

Como habito, a componente do campo magnético B{!) ¢ mais complicada para calcu-

lar, ainda mais quando o interesse é na expressao transformada para o referencial em

repouso, no espaco de frequéncia. De inicio, o foco é encontrar B, = fy[Bx’ — BE, },

portanto, para facilitar (os indices "linha'(’) , daqui em diante, sao subentendidos,

mas as expressoes pertencem ao referencial comdvel). Resgata-se que:

1 — 1 0 1 0
E?S )(k,w) = —U}E )(W’k)B:(p ) + Ué )((A),k)Bg ) ’
BW(k

B<(O;W) = US)(% k) senf — Ug(gl) (w, k) cosb

w 1 —u3v(w,k)

CwHk W} cos 6
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Dai, é facil ver que:

1—u% BO
EW(k,w) = —| BY (k “ 4 (1) 44
k) = - B + 2 I ET ] s
ou, no espago (z,t):
1—u% BO w
EW(z,t) = — | BW(2,t S (K 5.45
Dut) = = | B0 + 2 e M) | (549

onde 9V (z,t) = C‘l{tfﬂcvg)(k, w)} Com os indices linha (’) de volta, obtém-se:

1)/ 1 A(1
Elg V(z,t) = — lBé V(z,t) + o )’(z,t)] . (5.46)

Retornando na expressao B, = {Bx' — 6Ey'} , em funcao das grandezas sem "linha",

no referencial em repouso:

BW(z,t) =~ [Bg(cl)l(z, H(l+p8)+ fMBS))@QV(z, t)] . (5.47)

Por fim, determinando as funcoes Bg(cl)/(z,t) e 0V"(2,t) no espaco de Fourier,

encontra-se o campo magnético dependente das suas velocidades de fase ug, uy:

h (1= Bup)*(1 = Bu.)

292 Bk, w)+II(k,w)| ,
27?2 (Uf — us) [(uf + us)(l + 52) _ 26(1 + uqu)} [ ( )+ ( )}

(5.48)

definindo = e II como:
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=k, w) = 1Béog{wz _u/g2u2 [‘” 1u__55 T —k;L;A)2 (way = B+ 154; ]

e bl [l o+ “AH

2
LQ i ] e e T R o e

e s <if_ —%2 l“(ujf :2)2 i- 72 (1 iiéum)?} i "’“fal—_ﬁil:)” }
‘
) = =SB s T = [(ufi—u;i()l?g f2;@;)226(1 o

[Us(us - é)(l — Bus)  ug(uy — f)(l - 5%”)] .
W — 2 W — K

Devido a proposta de generalidade, a Equacao (5.48) ficou extensa, pois ndo ha ne-
nhuma restri¢ao para os valores de 3, w, us ou uy,. As oscilagoes sao gerais, podendo
assumir quaisquer valores, dependendo da evolucao do sistema. Semelhante para as
Equagoes (5.43). Note que o termo Z(k,w) se torna significativo quando a onda gra-
vitacional se propaga perpendicularmente ao campo magnético ambiente e o termo
II(k,w), negligenciado. Caso o angulo seja # = 0°, acontece exatamente o inverso.
Isso significa que o modo fast, com caracteristica eletromagnética e compressional,
predomina, quando = 7/2. Caso contrario, o modo slow, puramente compressional,
predomina. Sempre temos u; > ug, portanto, o modo fast interage coerentemente
com a onda gravitacional mais facilmente que o modo slow. Realizando § — 0, a

equacao retorna a descrever o campo perturbado no referencial comodvel.
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6 OBSERVAVEIS DO ACOPLAMENTO

O ambiente da coalescéncia de um sistema binario de estrelas de néutrons ou pulsares
é considerado ter um plasma elétron-poésitron circundante as duas estrelas, altamente

) cujas linhas estao

magnetizado, devido aos seus elevados campos magnéticos B!
congeladas na matéria. A extensao das linhas fechadas do campo, comprimento do
raio de luz Ry, = ¢/, é determinada pela frequéncia orbital angular €. Por causa da
corrotacao do plasma, as linhas de campo mais afastadas se abrem, produzindo um
vento elétron-positron ultrarrelativistico livre de forga. Os efeitos sao mais relevantes

quando o sistema entra em colapso, na fase do merger.

Enquanto o sistema coalesce, uma grande fracao da energia de ligacao das bindrias
¢ lancada na forma de ondas gravitacionais que se propagam através do plasma pré-
existente, causando forcas de maré na matéria, congelada as linhas de campo. Dessa
forma, as OGs podem excitar ondas magnetohidrodinamicas, ondas Alfvén e ondas

magneto-acusticas (ver Figura 6.1), transferindo energia da oscilagao para o plasma.

O presente capitulo tem a intencao de mostrar a quantidade de energia depositada
pela OG no magnetoplasma (na Secao 6.1). A interagao da radiagdo gravitacional
com os modos MHD produzem perturbac¢ées no campo eletromagnético de fundo.
Estas perturbagoes armazenam energia devido as oscilagoes. Como discutido no ca-
pitulo anterior, as oscila¢oes sao mais intensas quando as binarias estao préximas de
seu colapso nao-radial. Porém, durante a fase spiral, devido ao plasma fortemente
magnetizado, as ondas MHD alcangam velocidade de fase préoxima da luz, ingredi-
ente principal para ocorrer interagdo coerente com as ondas gravitacionais. Assim,
¢ importante avaliar a transferéncia de energia em frequéncias mais baixas, quando

o acoplamento comeca a ser significativo, até a alta frequéncia do merger.

Em posse das expressoes do campo magnético perturbado, compara-se a ordem de
grandeza das energias, dependendo do cenario de evolugao das estrelas de néutrons.
O acoplamento também pode levar a geracao de harmonicos superiores do modo
MHD original, capaz de irradiar na banda de frequéncia do radio. Estimativas para
este efeito no caso de uma binaria de pulsar sao dadas nos trabalhos de Marklund
et al. (2000) e Moortgat (2006). Na Segao 6.2, estimamos a poténcia irradiada e a
frequéncia dessa onda eletromagnética, concordando com frequéncia de radio, devido

ao espalhamento Compton Inverso das ondas excitadas com as particulas do plasma.
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Figura 6.1 - Radiagdo Eletromagnética durante as trés fases da coalescéncia.

tt

F

Ilustra a emissao eletromagnética durante as trés fases da coalescéncia de binarias compac-
tas, da esquerda para a direita: inspiral, merger e ringdown. As linhas verdes tracejadas
representam a radiagdo magnetossonica fast e as linhas preenchidas vermelhas representam
as ondas Alfvén. As linhas de campo magnético sdo as linhas verticais azuis.

Fonte: Yang e Zhang (2015)

6.1 Energia depositada no plasma

Em estrelas de néutrons isoladas, o campo magnético ancorado nas calotas polares
da estrela cai como dipolo, B(r) = B,(R,/r)3. Entretanto, num sistema bindrio, o
campo magnético pode ser considerado constante dentro do raio do cilindro de luz.
Este comportamento é observado em simula¢oes numéricas, resolvendo a fase spiral e
o merger de binarias de estrelas de néutrons com equagoes completas da Relatividade
Geral. Em Rezzolla et al. (2011), os autores consideraram simulagdo de duas ENs
de massas iguais a 1.5M, raio equatorial de 13.6 km, e uma separacao inicial de
~ 45 km entre os centros. O campo magnético poloidal confinado nas estrelas tem
intensidade de 10 G. Depois de 8 ms ou ~ 3 6rbitas, o merger das ENs formam
um estrela de néutrons hipermassiva meta-estavel que perde momentum angular
através da emissao de OGs e, em ~ 3 ms, colapsa em um buraco negro de massa
M = 2.91M,. O campo magnético, ilustrado na Figura 6.2, é predominantemente
poloidal e constante até instantes antes do merger. Devido a instabilidades de Kelvin-
Helmholtz disparadas por cisalhamento das superficies das estrelas no merger, o

campo evolui até 10*° G.

Com a aproximacao MHD, o plasma é congelado nas linhas de campo que sao
forcadas a permanecerem num cilindro de luz. A matéria congelada nas linhas de
campo corrotaciona com a estrela, produzindo perturbagdes no fluxo magnético. A
coalescéncia do sistema aumenta com a frequéncia orbital {2 e domina sobre qualquer
movimento rotacional. Assim no final da fase spiral, a rotagdo orbital da binaria

determina o raio do cilindro de luz. Em distancias menores que Ry = ¢/{2, as linhas
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de campo sao fechadas; depois disso, as linhas de campo se abrem e o plasma esta
livre para fluir ao longo do campo em um vento livre de for¢a em que a componente

toroidal do campo domina a componente poloidal.

Figura 6.2 - Evolucdo do campo magnético maximo em suas componentes poloidal e to-

roidal.
].()1B I I 1 T | 1 T 1 1 | T ] T T | ]
shearing: o«t35-t45
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O campo poloidal, representado pela linha vermelha, domina durante a fase spiral da
coalescéncia, e permanece constante até o merger das estrelas de néutrons, quando surge a
componente toroidal (linha tracejada azul) e, devido a instabilidades de Kelvin-Helmhotz,
as componentes passam a evoluir com o sistema.

Fonte: Rezzolla et al. (2011)

A morfologia do vento do pulsar é completamente determinada pela geometria do
campo magnético, desde que as particulas carregadas estejam congeladas as linhas

de campo.

Com as linhas de campo abertas, particulas fluem para o exterior e uma estavel
densidade de carga nao pode ser mantida na densidade de Goldreich-Julian, ngy =
Q- B/(2rc|e|), em todo lugar. Como resultado, um forte campo elétrico longitudinal
ao campo magnético se desenvolve e particulas "primarias'carregadas sao extraidas

da superficie com alto fator de Lorentz 7, ~ 107. Processos tais como, curvatura
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da radiacdo e emissio Compton Inverso, resultam em uma cascata de pares e®

"secundarios'com uma densidade equivalente a ny = Mn,, onde M ¢ chamado de
multiplicidade. Devido a conservagao de energia, o fator de Lorentz das particulas

"secundérias'é v = 7,/M, alcangando fatores y ~ 102

Com essas consideragoes, conhecendo a perturbagao do campo magnético causada
pela interacao com a onda gravitacional, somos capazes de calcular a energia depo-

sitada no plasma pela radiagao gravitacional.
6.1.1 Préximo ao merger

Binarias de estrelas de néutrons, no fim da fase spiral, emitem radiacao gravitacional
de alta frequéncia, f, = 1.5 kHz, com a frequéncia orbital do sistema de mesma
ordem. Nestas frequéncias, o plasma estd confinado a uma distancia maxima de
R; ~ 10° m. A distancia de interacdo deve corresponder, no minimo, a um ciclo da
onda gravitacional, para que a onda perturbe o campo magnético através da matéria,
produzindo oscilagoes no plasma. Como o comprimento de onda gravitacional é
Ay = ¢/ f,, numa frequéncia f, = 1.5 kHz, este valor é da ordem do raio do cilindro

de luz.

Assim, a densidade de energia magnética integrada sobre um volume V' é dada por:

B(r
W(B / ‘QHIO)‘dST . (6].)

Resgatando as expressoes que descrevem a oscilacao do campo magnético proximo

ao merger, Bél) relativo ao modo Alfvén e Bg(cl), ao modo magneto-acustico:

hx B
By(z,t) = wgzsenﬁ{l —cos (1 + 5)}%[ 9] (6.2)
UaA
h sen?6
B ~ — pO 0|1 [e7%] 6.3
* 8?2 wyzsend\ L+ g o (1 — B cosh)? (6.3)

basta apenas definir os limites de integracao. Assumindo que as grandezas de fundo
- campo magnético, densidade de particulas carregadas, intensidade da amplitude
da OG - sdo constantes dentro do raio de cilindro de luz (GIACOMAZZO et al., 2011).
Adota-se Ry sendo o limite superior da integral. A coeréncia das ondas gravitaci-

onal e MHD ¢ garantida, desde que as velocidades Alfvén e magneto-acustica fast
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alcancam a velocidade da luz.

Utilizando coordenadas esféricas (r, ¢, ), nos respectivos intervalos r € [0, Ry],
¢ € [0,27] e p € [0, 7], a integral na Equacao (6.1) aplicada & componente Bél) -
Equagao (6.2) - fica:

2
/27T/ /RL h2 )‘ W222[1 — COoS 0(1 4 6)]2 tanQ QTQSGH(,OngSngdT
32”002 u124 9

Th: ’B(m‘
C A0ppc? vy

W2R3[1 — cos (1 + B))* tan® @,

g

recordando que 6 é o angulo entre o campo magnético de fundo e a OG.

Usando valores canonicos préoximo ao merger de duas estrelas de néutrons, facilmente
discutidos na literatura: B© = 102 T, 8 = 0.9999 ou v = 10%; préximo ao merger,
w = 1.5 x 10® Hz; campo fortemente magnetizado, us ~ 1; condicdo de ressonancia,
6 = 0,01°; e amplitude da onda gravitacional !, hy » ~ 0,001. A energia associada

ao modo Aflvén resulta em:

W ~10% J . (6.4)

Agora, analogamente, a integral da densidade de energia magnética para a compo-

nente B - Equacao (6.3) - torna-se:

2
2 Ry, p2 ‘B(O) ’ sen?0 ?
wons= [ [ ] + 2 260n20 | 1 4 B | r2senipdrdd
OMS 32y 0 (1 +Uf)2wgz sen —l—ﬁ(l ~ Geos ) resenpdrdpdd
Ol 2 2
T2 ‘B ‘ 9 sen“f
= W RS 01 _——
T 40y e u (14 uy)? g HLLEEN N 6(1 — B cosB)?

Com os mesmo valores: B = 102 T, 8 = 0.9999 ou v = 10, w = 1.5 x 10 Hz,

hy .+ ~ 0,001, e considerando § ~ 7/2, uy — 1, a energia pode ser estimada como:

1Usando uma aproximacdo Newtoniana, h ~ (2a)~!, onde a distdncia entre as estrelas é
d = aRg e o raio da estrela, r = SRg.
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Figura 6.3 - Grafico da energia magnética pelo dngulo entre a onda Alfvén e o campo
magnético de fundo.
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A transferéncia de energia da OG para o modo Alfvén cresce diretamente com o angulo
f, porém, a condigdo de ressonincia, § — 0, ndo favorece o modo Alfvén.

Fonte: Produgao do autor.

WS ¢~ 10%4 T . (6.5)

A ordem de grandeza dos resultados (6.4), (6.5) é semelhante, parecendo que a
transferéncia de energia entre os modos é igualmente eficaz. Entretanto, basta notar
que na expressao da energia do modo Alfvén, ng), o termo senfl esta no numerador
e s6 é valida para valores de 6 muito pequenos. Entao, quanto mais paralelo o
campo magnético da OG, menor ¢é a transferéncia de energia (ver Figura 6.3). Ja no
modo magnetossonico, a expressao nao esta restrita a um valor de 6, a imposi¢ao
de 0 ~ 7/2 nem ¢ a inclinagdo mais eficiente para a transferéncia de energia (ver
Figura 6.4), porém esta é a relagdo para o modo magneto-acustico fast, que interage

coerentemente com a onda gravitacional.

Moortgat (2006) apresenta uma estimativa da energia depositada no plasma através
da integral da densidade de energia magnética, apenas para o modo magnetossonico.
Foi considerado que a interacao se dava até uma distancia maxima da ordem de
Rppaz ~ 10 m, com os mesmos parametros para OMS apresentados aqui. Todavia,
estimou-se o valor, para um vento ultrarrelativistico colimado (na forma de um
cone), da ordem de 10%® J. Comparavel ao resultado obtido aqui, Wéﬁ}s ~ 103 J,

para a excitacdo da OMS.
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Figura 6.4 - Grafico da energia magnética pelo dngulo entre a onda magnetossonica e o
campo magnético de fundo.
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Apesar da condicao de coeréncia favorecer o modo magneto-acustico, a transferéncia de
energia da OG para o modo magnetossonico decresce com 6. O acoplamento é mais intenso
para 6 ~ 0. Entretanto, nessas condigdes, o modo se torna puramente compressional (modo
slow), que nao interage coerentemente com a onda gravitacional.

Fonte: Producgao do autor.

6.1.2 Durante a fase spiral

O intuito, agora, é verificar a quantidade de energia da onda gravitacional transfe-
rida para o plasma durante a fase spiral. Uma vez que, as frequéncias mais baixas
da OG podem contribuir, substancialmente, para a energia depositada no plasma.
Portanto, primeiro, se a frequéncia orbital do sistema determina o raio do cilindro de
luz (Rp = ¢/2), e esta frequéncia evolui com a coalescéncia das binarias, a distancia
de interacdo da onda gravitacional com os modos MHD se modifica. E peremptério
determinar qual o intervalo de frequéncia que o acoplamento é significativo, respei-
tando as aproximagoes de campo fraco. De acordo com Aharonian et al. (2012), a
magnetosfera de uma estrela de néutrons, possivelmente, se estende até Ry ~ 10°
m, que corresponde a frequéncia da onda gravitacional de 300 Hz, longe do merger
(ver Figura 6.5). Proximo ao merger, a frequéncia da radiacao gravitacional é de 1.5
kHz, cuja distancia do cilindro de luz alcanca 10° m, como dito na se¢io anterior.
Entao, consideramos a fase spiral de duas estrelas de néutrons irradiando na faixa de
frequéncia de 300 Hz a 1.5 Hz. Coincidentemente , préximo aos limites de observacgao
dos detectores de OGs Avancados.
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Figura 6.5 - Magnetosfera e vento ultra-relativistico do pulsar da nebolusa de Caranguejo
(PSR B0531+21).
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A complexidade da magnetosfera e vento ultrarrelativistico do pulsar da nebolusa de
Caranguejo (PSR B0531+4-21). Um plasma de elétron-pésitron denso na magnetosfera pro-
duzido por processos de criacdo de pares num vento de elétron-pésitron no cilindro de luz,
que tem Ry, < 10 m. Em uma distancia R,,, o fluxo de Poynting é convertido em energia
cinética de movimento da matéria, deixando a matéria com fator de Lorentz de pelo menos
v ~ 104,

Fonte: Aharonian et al. (2012)
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No Capitulo 5, as oscilagoes foram obtidas no espaco de Fourier para o cenario

mais geral. Entao, pelo Teorema de Parseval, a integral da densidade de energia
magnética sobre o espaco R pode, alternativamente, ser escrita como:

) )

1B [B(E)

W<B>:/ 7d3r:/ 20 ik 6.6
R 2fl0 R 2o (6.6)

permitindo que a energia excitada pela onda gravitacional possa ser calculada da
integral do campo magnético perturbado no espaco de frequéncias. Assim, basta
substituir a expressao do campo magnético perturbado do modo Alfvén, dado pela
Equagao (6.7) abaixo, na integral com os limites angulares respeitando os intervalos:
¢ € 10,27 e p € [0, 7. A varidvel k é para estar no intervalo [ky, ko], desde que & 2
sejam constantes que seguem a relacdo kio = wyo/u Ap- Essa notagao sera tutil nas

proximas linhas para interpretar a ressonancia da interacao.

(1) C ha(f)BO s, (1= Bua (14 P)] [wlw = kuj )]
By hvw) = ; Uy, - B 1—fua w? — k%il (6.7)

A integral indefinida da densidade de energia magnética para o modo Alfvén, fazendo
k— ky= wo/uAH, fica:

@) _ ()P IBOP  why  [L=Bua A+ B

240 (UAH -pp (- 5UAH)2
2 2
N DO e tTH B A PO (“‘JO) = og? — w?)
Wi — w? w  2ug, UZH 2u3AH w u%u 0
(6.8)

A variavel w, que é a frequéncia da onda MHD, ao receber valores préximos de
wo, amplifica a energia por comportamento ressonante, por isso, antes de estimar
ntmeros, é de extrema importancia definir os dominios das fungoes nao polinomiais

em wy.

Os dominios das funcdes tanh ™" (wy /w) e log(w? —w?) sdo definidos, respectivamente:
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{tanh ' (wp/w) € R /|wo/w| <1},
{log(wg —w?) € R / wi>uw?}.

Portanto, a integral definida da densidade de energia magnética da Equacao (6.7),

considerando o intervalo de integracao de k como [w/u Ay Wa/u AH], torna-se:

ho (f)I |BOP why [1—Bua 1+ B)

W(B) =7 z
o4 2M0 (U'AH - 6)2 (1 - BuAu)z
2 1+u% ] 1 1+ 3u? 1
kQ + 2(’()72 [1 — g A” 5 _ - AH tanh_l (M) — 5 lOg(wg — CUQ)
Wy — w W 2ug, |, QUAH w U,
2 L+uy ] 1 14342
_k/'l - 2w 5 [1 — ﬂ A” 5 AH tanh_l (CU]-) + 5 log(w% - w2)
wi —w W  2ug, | v, QUAH Uy,

as constantes wi » podem validar a fungdo tanh ™" (wy 2/w) e/ou log(wf , —w?). Dessa
forma, podemos interpretar o modelo descrito aqui da seguinte maneira. Respei-
tando o limite angular para a coeréncia da onda Alfvén com a onda gravitacional
(isto é, pequenos ), a ressonancia depende das fases das ondas e das respectivas
frequéncias. Enquanto as estrelas de néutrons se aproximam, o sistema emite radi-
acao gravitacional com frequéncia f, e, por conseguinte, excita o plasma com uma
amplitude hy(f,). Esses valores variam de acordo com a evolugdo do sistema, ja
estabelecido aqui, de 300 Hz a 1.5 kHz. Assim, a onda Alfvén, assumindo interacao
coerente dentro desse intervalo, adquiri as mesmas frequéncias da onda gravitacio-
nal, durante a fase spiral, desde o inicio do acoplamento efetivo até instantes antes do
merger, onde as aproximagoes realizadas corroboram. Enfim, a Equacao (6.9) repre-
senta a transferéncia de energia no intervalo de acoplamento valido, entre w; = 300
Hz e wy = 1500 Hz. As frequéncias f, e w se tornam iguais, seguindo a condigao de
coeréncia, e variam dentro desse mesmo intervalo, podendo causar ressonancia ou

nao.

Dando sequéncia aos argumentos acima, a constante we nos primeiros termos den-
tro dos colchetes da Equagao (6.9) é sempre maior que w € [300, 1500] Hz. Entao

a fungdo tanh™'(wy/w) é desconsiderada, por nao estar no dominio dos Reais R,
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invalidando a expressao. A fungao log(w? — w?), analogamente, nos tltimos termos
dentro dos colchetes da equagdo, é desconsiderada, pois, sempre dentro de [300, 1500]
Hz, wy serd menor que w. Concluindo as verificagoes de validagao da Equagao (6.9),

reescrevemos a energia transferida como:

(B) _ 7T|hx(W)\2 BOPR i [1—Bus (1+8))?
2410 (UAH — B)? (1- 5UAH)2

w? wy L +u4 ] 1 1
{k2+2w2[1—2 H 5~ T 3 IOg(W;_Qﬂ)

wy — W 2ug, | wa, ug,
2 1+ ] 1 1+ 3u?
—ky — QWQl - = 75— T+ s 2 tanh~! (wl) ,

Wi —w W 2ug, | a4, QuA” w

(6.10)
com
() = 1 5&(GMN" 1,
w(W)|" = o0\ 3 73 COS L

lembrando que o angulo entre a normal da érbita do sistema e a linha de visada
¢ dado por ¢. Este, daqui em diante, para obter o maximo de alinhamento com a
emissao da binaria, sera considerado ¢+ = 0°. Estamos interessados no acoplamento
dentro do raio de luz, assim 7 na expressao de h, toma valores entre 10> m e 10°

m; para facilitar a andlise, r ¢ considerado aproximadamente 10° m.

O equacionamento (6.10) é bem geral. Apesar da restricdo da frequéncia w variar
no intervalo de acoplamento efetivo, este pode se adequar a outros sistemas seme-
lhantes, intensas fontes de radiacao gravitacional associadas a plasmas fortemente
magnetizados. Além disso, nao existe nenhuma imposicao para o pardmetro (3, ape-
nas nao deixar de considerar que ele esta amarrado com a evolugao das estrelas,
pois descreve a velocidade das particulas do vento que sofre influencia da rotagao
das estrelas. No grafico da Figura 6.6, considerando um vento, em média, durante a
fase spiral, com g = 0.6, e 8 = 0.01°, deixa explicito a dependéncia da energia com
a frequéncia das ondas gravitacional e Alfvén. As ondas interagem coerentemente
desde 300 Hz, porém a maior transferéncia é dada pela frequéncia 1.5 kHz, como
esperado. Devido aos termos 1/(w? , — w?), deveria estourar quando wy, = w, mas o

grafico estd limitado nas proximidades de 300 Hz e 1500 Hz, evitando essa aparéncia.
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Figura 6.6 - Gréafico da energia magnética em funcdo da frequéncia da onda Alfvén, du-
rante a coalescéncia - referente a 5 = 0.6.
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O gréfico representa a transferéncia de energia da onda gravitacional para a onda Alfvén,
durante a fase spiral da coalescéncia. O parametro [ esta constante e seu valor é de 8 = 0.6.
De qualquer forma, enquanto o acoplamento for efetivo, a interacio é mais intensa préximo
a frequéncia de colapso das estrelas.

Fonte: Produgao do autor.

Ainda do gréfico, é facil notar que, nessas condicOes, a energia armazenada pela
perturbacdo magnética é da ordem de W ~ 10? J. Baixo em comparacio com
os resultados obtidos na secao anterior. Contudo, a razao desse valor é o parametro
3; fisicamente, o acoplamento é mais eficiente nos estagios finais da fase spiral (ver
Figura 6.7), dai, utilizando os valores: B® = 102 T, 8 = 0.9999 ou v = 102,
w~15x 103 Hz, uy ~ 1, § = 0,01°. A energia transferida pela onda gravitacional

para o plasma através da excitacdo da onda Alfvén é:

W ~ 109 . (6.11)

Este valor ¢ sete ordens de grandeza maior que o valor W(()i) ~ 1033 J, obtido pela
equacao aproximada no cenario perto do merger. Uma diferenca realmente signi-
ficativa. Vamos tentar argumentar a favor dessa discrepancia. Primeiro, observe,
novamente, o grafico da Figura 6.6, para § = 0.6, e o grafico da Figura 6.7, para
£ = 0.9999. Claramente, notamos que a energia dissipada no plasma tem valores

importantes para frequéncias mais baixas e quase nada difere da ordem de gran-
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Figura 6.7 - Gréfico da energia magnética em funcio da frequéncia da onda Alfvén de um
plasma ultrarrelativistico (5 = 0.9999), durante a coalescéncia.
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O grafico representa a transferéncia de energia da onda gravitacional para a onda Alfvén
excitada num plasma ultrarrelativistico (5 = 0.9999), durante a fase spiral da coalescéncia.

Fonte: Produgao do autor.

deza da energia associada as frequéncias maiores, se [ se mantiver constante. Além
de que a energia é fortemente dependente do valor de 3, j4 que o o maximo das
duas curvas tem 20 ordens de grandeza de diferenca para uma variagdo de apro-
ximadamente 40% do valor do 8. E depois, se estreitarmos a faixa de frequéncia
em que o acoplamento coerente acontece, impondo w; ~ ws = 1.5 kHz, tentamos
nos aproximar da funcao pulso do cenario de colapso e somos capazes de verificar
se as frequéncias baixas contribuem para o acoplamento coerente entre as ondas.
Com isso, alcancamos uma energia da ordem de W) ~ 103 J. Portanto, o valor
ng) ~ 10%° J aparece por causa das contribuicoes das frequéncias mais baixas 2 e
do valor de 3 constante e ultrarrelativistico. Este valor é um limite superior para
a energia transferida no acoplamento. E se faz necessario determinar uma expres-
sao de [ em funcao da frequéncia orbital do sistema durante a coalescéncia. Muito
provavelmente, no merger, 5 atingira o valor 0,9999, mas também é provavel que [
tenha valor menor em 300 Hz, o que podera reduzir a estimativa da energia da OG

perdida ao plasma, no acoplamento mais fraco.

Analogamente, estima-se a energia transferida ao modo magnetossonico pela integral

2 Desconsideradas pelos trabalhos anteriores, que apresentavam apenas resultados para os ce-
narios proximo ao merger.
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da Equagao (6.6) da componente do campo magnético perturbado:

BO () = — 1 (1= Buy)*(1 — fu)’ =k, w)+T1(k, w)] |

297 (uy — u)[(ug +us) (14 B2) — 28(1 + ugu)]

(6.12)
onde as fungoes =Z(k,w) e II(k,w) sdo definidas no capitulo anterior.

Antes de integrar, é interessante fazer algumas consideragoes sobre a Equacao (6.12).
A velocidade de fase u, do modo slow magnetossonico é sempre menor do que a
velocidade do modo fast, us < uy. Assim, uma boa aproximagao é considerar u; — 0
e o termo II(k,w), consequentemente, também pode ser desconsiderado, supondo
uma excitagdo de ondas MHD com a onda gravitacional perpendicular ao campo

magnético de fundo (l;g 1 B 0)): j& que o termo Z(k,w) depende de B,

Portanto, a integral indefinida do campo magnético perturbado do modo magnetos-

sonico na variavel k e fazendo k = wy/uy é:

wd e )PIBPP (1 —up)? WP
OMS 411075 ?}(uf—25+uf62)2(1—u,46)4(1 —B)?
“o w? Wo (uy — B)(1 —usp) (uy
{‘%“ P - A o

- [3(1 —ug)%E + wel tanh ™" Kﬂ — 2(uf (ui)<— 5)? ufﬂ)ﬁ ¢ loglw)

(6.13)

onde os termos § e ¢ sao definidos como & = u% | +([(ua—B)*+28%]y, ¢ = —2u5 [°+
(1 —uaB)?[(ua — B)* 4+ 26%].

Similar & expressao da energia do modo Alfvén, a equacao da energia (6.13) con-
tém as fungdes tanh ™' [wo/w], log(wg — w?), cujos dominios, esclarecidos anterior-
mente, dependem da frequéncia de ressonancia wy. Quando wy > w, desconsidera-
se a funcdo tanh™'[wy/w], enquanto que, para wy, < w, negligencia a funcio
log(w? — w?). Sendo a faixa de frequéncia de interagao das ondas correspondente
a wy € [w1,ws] = [300,1500] Hz, a integral definida é dada por:
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A ()PIBEP (L= ugp)? w’

Wonts = 4p19~° uh(uy — 26 4 upf2)? (1 —uaf)*(1 — B)?
{_zfju e -2 (uix_ BE ¢ Cloglut -
g (e e f SE
—2%(1 —us )& + l3(1 —upf)*€” + M@] tanh™ [tﬂ
+w%“_2w2 [(1 —upB)? e+ 2 zui)(— B)? e E—Bﬁiz(j@] } ’

(6.14)

com

L o 1 5 ¢ (GM, 8 1+ cos?. 2
A ()] = B2\ B 9

Novamente, o angulo entre a normal da érbita do sistema e a linha de visada é ¢ = 0°

e 7, o valor médio 10° m

A energia dissipada, Wéﬁ}s, pela OG depende da coeréncia da frequéncia das on-
das, w. O grafico da Figura 6.8 apresenta a energia armazenada pela oscilagao do
campo magnético excitada pela frequéncia da onda gravitacional, para um valor de
S ultrarrelativistico (5 = 0.9999). No extremos da interagao, 300 Hz e 1.5 kHz, a
energia tende ao infinito, por causa do efeito ressonante. Claramente, frequéncias
mais baixas contribuem para o acoplamento, ja que a energia quase nada difere da
ordem de grandeza da energia dissipada por frequéncias altas. O parametro 3 ainda
continua constante, nao representando bem a velocidade do plasma durante a evo-
lugao do sistema. Assim, os valores encontrados dao um limite superior da energia,
enquanto que o resultado de Moortgat (2006), Wé 115 ~ 1031 J pode ser considerado

um limite inferior para energia.

Antes da energia "estourar", o valor da energia transferida da OG para o modo fast
magnetossonico nos estagios finais da fase spiral, w ~ 1.5 x 10® Hz, utilizando os
valores - BO =102 T, up ~uy =~ 1e 0 ~ /2 - fica:
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Figura 6.8 - Grafico da energia magnética em funcdo da frequéncia da onda magnetosso-
nica de um plasma ultrarrelativistico (5 = 0.9999), durante a coalescéncia.
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O gréfico representa a transferéncia de energia da onda gravitacional para a onda magne-
tossonica excitada num plasma ultrarrelativistico (8 = 0.9999), durante a fase spiral da
coalescéncia.

Fonte: Produgao do autor.

W ~ 1047 . (6.15)

B , .
Comparando com o resultado Wi ¢ ~ 103 J, hé sete ordens de grandeza de dife-
renca. Coincidentemente, a mesma diferenca para a energia do modo Alfvén nos dois
cenarios. Um indicio de que héa, de fato, contribuicao das frequéncias mais baixas na

energia transferida pelo acoplamento e que nao se deve desconsiderar tal acréscimo.
6.2 Poténcia da radiacao

O plasma magnetizado circundante as estrelas de néutrons ndo permanece li-
vre de forca depois que uma onda gravitacional o atravessa. As ondas magneto-
hidrodinamicas excitadas impoem forcas e aceleragbes em toda parte do plasma
local. Como resultado, o vento é esperado irradiar (MOORTGAT; KULJPERS, 2004).

Sempre que o movimento do elétron tem energia cinética suficiente comparada ao
foton, um conjunto de energia pode ser transferida do elétron ao foton. Tal processo
de espalhamento é chamado de Compton Inverso (RYBICKI; LIGHTMAN, 1986). Este

processo converte um féton de baixa energia a um de alta energia por um fator de or-
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dem ~2. Entao, nesse modelo, desde que, num plasma ténue fortemente magnetizado
(Bp < 1), as ondas MHD se comportam similarmente as ondas eletromagnéticas no
vacuo na velocidade da luz. As ondas MHD podem ser tratadas simplesmente como
fétons incidentes com frequéncia w = wy,. Elas nao tém frequéncia suficiente para
serem medidas da Terra, mas a interacao com as particulas da magnetosfera faz com
que o acoplamento seja visivel na faixa da radiofrequéncia. A poténcia irradiada é
relativa a transferéncia de energia convertida do elétron no plasma para o féton da
onda MHD.

Para um caso de uma distribuicao isotrépica de fétons espalhados numa distribuicao
isotropica de elétrons de densidade n., o conjunto de poténcia perdida pelo elétron

e, portanto, convertida em radiagao crescente é:

4
Pcompt = 50T072ﬁ25EMne 5 (616)
onde or = 8713 /3 é a segdo de choque de Thomson para o raio classico do elétron
ro, €gm € a densidade de energia eletromagnética e os fatores v e [ referentes as
particulas "secundérias'no plasma. O termo 4/3 se refere a uma distribuigao angular

isotropica da radiagao incidente.

E necessario conhecer n.. Entao, da expressao de densidade de corrotacao do plasma
em relagao as estrelas, a densidade de carga no cilindro de luz pode ser calculada

partindo de:

EUNES
I
<
T

e lembrando que:

E=--(Ox7)xB .

[

Portanto, a densidade de carga de elétrons "secundarios'no cilindro de luz de bindrias

de estrelas de néutrons com campo magnético de fundo B e frequéncia angular
orbital § fica:
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(6.17)

Supondo a situacdo em que o sistema esta proximo do colapso e que o campo mag-
nético ambiente esta paralelo com o eixo de rotacao orbital do sistema, com base

nos valores: M = 10°, Q ~ 10° Hz e B ~ 10" T, a densidade de corrotacio é

ne ~ 10m=? .

Com isso, o total da poténcia da radiacao Compton Inverso é calculada com a
Equagao (6.16):

4
ptot *O’T’}/ZB2CW(B)H€ :

compt — 3

ou, substituindo o7 = 66,5 x 1073m?, v = 10% e 5 ~ 0.9999:

plt L~ 10w
No cendrio préximo ao merger, para um burst de OG, a radiagdo do vento inteiro
sera emitida tao breve quanto a passagem da OG através do plasma, excitando
as ondas MHD. O burst da radiacao eletromagnética serd comprimido a duragao
At ~ L/(2cy?) para uma regido isotrépica de tamanho L (MOORTGAT; KUIJPERS,
2005). Se a escala de tamanho é para ser do tamanho do raio do cilindro de luz,

L ~ Ry ~ 10° m, entao a radiacao eletromagnética dura At ~ 107% seg.

De acordo com a se¢ao anterior, nas condigoes citadas, os valores da energia mag-
nética, W) alcancam ordens de 103 J, para o modo magnetossdnico. Assim uma
radiacdo eletromagnética de frequéncia w ~ v2w,, proximo ao colapso, w ~ 10 MHz,
irradiaria poténcia de espalhamento que decai com r, a partir do cilindro de luz, da
ordem de 10%® J/s. Para o modo Alfvén, a poténcia irradiada estd préxima de 1036
J/s.

Anteriormente, estimou-se a quantidade de poténcia irradiada pelo acoplamento
entre onda gravitacional com o plasma, em instantes antes do merger, onde os para-

metros do plasma sao estimados para conter a fisica do sistema préximo do colapso.
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Figura 6.9 - Grafico da poténcia irradiada em fun¢ao da frequéncia de onda Alfvén durante
a coalescéncia.
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A geometria do gréafico é semelhante ao grafico da energia em fungao da frequéncia. Apenas
ordens de grandeza, devido & densidade de corrotacao difere significativamente. A poténcia
irradiada cresce quando o sistema entra no colapso.

Fonte: Producao do autor.

Mas, por exemplo, a frequéncia orbital da binaria varia com a coalescéncia, da mesma
ordem que a frequéncia gravitacional. Entao, fazendo uma estimativa da poténcia
irradiada em funcao da evolugao da fase spiral, podemos calcular a poténcia pela
Equacao (6.16), com auxilio da expressao do modo Alfvén, Equacao (6.10), e da den-
sidade de corrotagao, Equacao (6.17), com € ~ w, variando de 300 Hz a 1.5 kHz. O
resultado estd apresentado no grafico da Figura 6.9. A poténcia irradiada no limite
da fase spiral, comparando com o resultado acima, é da ordem de Py ~ 10%3 J/s.
A diferenca era esperada, ja que a energia dissipada no plasma era superior também.
O parametro (§ ainda continua constante nessa andalise, com valores ultrarrelativis-
ticos, que indicam um limite superior dos resultados da poténcia e da energia. Para
efeito de comparacao, alterando para § = 0.999 ou v ~ 10, a poténcia cai para
10% J/s; mostrando que o acoplamento e suas varidveis de observagio dependem

fortemente da velocidade do plasma.

Apesar do processo Compton Inverso estar fixado pela frequéncia da onda gravita-
cional e pelo fator de Lorentz das particulas - uma vez que tem a mesma frequéncia
no dominio do radio em todo o vento - esta radiacdo pode apenas escapar sufici-

entemente longe, onde a frequéncia de plasma relativistico cai abaixo da frequéncia
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de emissao. Geralmente, um problema astrofisico, tal como binarias de estrelas de
néutrons, tem w,/27510° Hz, com densidade de plasma para uma tipica matéria

interestelar corresponde & wy; /272 10° Hz.

Em trabalhos anteriores, autores propuseram deteccao de tal frequéncia eletromag-
nética. Sugerido por Marklund et al. (2000), a observagao, apesar das dificuldades
devido a ionosfera, poderia ser realizada pelo telescépio ALFA (Astronomical Low
Frequency Array) numa faixa de frequéncia de 30 kHz a 30 MHz. Supondo que 10%
da energia é transferida aos niimeros harmoénicos com frequéncia para deteccao, ¢é es-
timado o nivel mfnimo de deteccio para 1000 Jy 3. Sugerido por Moortgat e Kuijpers
(2005), a radiacao eletromagnético derivada do acoplamento poderia ser detectada
pelo Radio Telescépio LOFAR 4, apesar de ser identificados problemas em relacao

a baixa frequéncia da onda e sua dispersao com o meio interestelar.

31 Jy (Jansky) = 10_%%
4 Low Frequency Array, ver http://www.lofar.org/.
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7 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

Gravidade é a mais fraca das forgas fundamentais da natureza. Contudo € a interacao
dominante nos sistemas astronémicos, o que torna o estudo das Ondas Gravitacionais
interessante para estudar o Universo, capaz, a partir de sua detec¢do, de fornecer
informagoes importantes de objetos exdticos, como os Buracos Negros. OGs sao
perturbagoes do espago-tempo que se propagam através do tecido do Universo na
velocidade da luz. Objetos extremamente massivos que possuem oscilagao nao-radial
emitem OGs, cuja deteccao direta ainda nao aconteceu. Contudo, com a entrada em
operacao do Advanced LIGO e mais para a proxima década, do Einstein Telescope,
espera-se que a janela de observacao em ondas gravitacionais seja finalmente aberta.
Indiretamente, a radiacao gravitacional é sugerida pela observagdo do decaimento,
por exemplo, do periodo orbital de sistema binarios de pulsares, como nas binarias
PSR 1913416 de Hulse & Taylor. Outro mecanismo de detecc¢ao indireta de ondas

gravitacionais foi proposto neste trabalho.

Durante a spiral-phase, a emissao gravitacional, dependente da frequéncia orbital
do sistema, excita os modos de ondas magneto-hidrodindmicas (MHD), Alfvén e
magneto-acustica, num plasma fortemente magnetizado circundante a forte radiagao
gravitacional. E uma quantidade de energia é transferida as ondas MHD. O intuito
do trabalho foi verificar, também, se, frequéncias mais baixas de acoplamento, entre
as ondas, contribuem para a energia depositada pela onda gravitacional no plasma,
por conseguinte, para a poténcia irradiada perdida pelos elétrons na magnetosfera.
Ao longo das paginas, na teoria linearizada®, obtivemos o conjunto fechado das equa-
¢oes MHD acopladas as polarizagoes (x e +) da perturbagao gravitacional relativo
ao plasma, tanto para o cendrio durante a fase spiral (ainda nao realizada em outros
trabalhos), quanto no limite préximo ao merger. Um equacionamento semelhante,
para o caso proximo ao merger, mas com alguns passos obscuros, é apresentado em
Moortgat (2006). Deduzimos novamente as equagoes, para entender as aproxima-
¢oes realizadas pelo autor. Diferencas apareceram entre as duas deducgoes e aqui
tentamos apresentar todas as distingoes, explicitando corretamente as aproximacoes

realizadas.

Alcancamos a clara identificacdo dos modos de excitagdo no plasma e como se dé
a interacdo das mesmas com a onda gravitacional: ondas Alfvén sdo ondas nao-

compressionais de cisalhamento que tém componentes eletromagnéticos ortogonais

IFenomenos interessantes em plasmas, que sdo ausentes na teoria linearizada, podem se originar.
Efeitos gravitacionais nao-lineares sao estudados em Brodin et al. (2000).
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com uma velocidade de deriva correspondente no plasma, um fluxo de corrente ao
longo do campo elétrico e um desvio da neutralidade de carga causada pela diver-
géncia do campo elétrico, mas nenhuma componente de pressao ou densidade. Para
interagir coerentemente com uma OG tem de encontrar a amplitude significativa em

funcao do dngulo entre o vetor de onda Alfvén e o campo magnético de fundo.

A interacao mais efetiva ocorre entre a OG e as ondas magneto-acusticas. A velo-
cidade de fase dessas ondas pode facilmente se aproximar da velocidade da luz em
um plasma magnetizado fortemente. Ondas magnetossonicas sdo ondas compressi-
onais, que excitam a pressao, densidade, e gradientes de campo magnético ao longo
da direcao do vetor de onda, mas nenhuma perturbacao na neutralidade da carga.
As perturbagoes do campo elétrico e magnético e o vetor de onda sao mutuamente
ortogonais, mas a velocidade de deriva nao é exatamente perpendicular ao campo
magnético. Claro que a movimentacao do plasma em uma OG é nao-compressional,
mas isto gera compressao do campo magnético, se ela se propaga através de um
campo magnético congelado, desde que o acomplamento é com o modo magnetos-
sonico da ondas MHD.

Nenhuma interacao coerente pode ocorrer com o modo slow da onda magnetossonica
e OG, pois a velocidade de fase desse modo é sempre muito menor que da onda
gravitacional e dos outros modos. Por conseguinte, a amplitude nao cresce com o

tempo ou com a distancia e ndo pode se tornar significativa.

A transferéncia de energia entre as ondas se da quando o acoplamento for coerente.
Interacao ressonante no vacuo ou na presencga de um campo eletromagnético de fundo
requer apenas que as frequéncias da OGs e onda magnetohidrodindmica coincidam,
desde que ambas tém a velocidade de fase igual a c. Estimamos a energia depositada
no plasma durante e no fim da fase spiral. Algumas ordens de grandeza diferem entre
0 caso mais geral e a aproximagcao ultrarrelativistica. Identificamos essa diferenca,
principalmente, como contribui¢ao das frequéncias mais baixas da onda gravitacional
durante a coalescéncia. Um resultado interessante que ainda nao tinha sido obtido.
Em Moortgat (2006) e outros autores, apenas consideravam o cenario préximo ao
colapso, usando uma funcao pulso da onda gravitacional. Obviamente, esta tltima
abordagem nao é ruim em todo caso, ja que o acoplamento ¢ mais intenso proximo

do merger, devido ao crescimento da amplitude da onda gravitacional.

Algumas aproximagoes baseadas em simulagoes numéricas da coalescéncia da ENs
com as equagoes completas da Relatividade Geral foram necessarias para estimar

a energia dissipada pela OG e a poténcia irradiada pelo plasma, durante a fase
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spiral. Consideramos a intensidade do campo magnético poloidal constante dentro
do raio do cilindro de luz antes do merger, assim como a densidade do plasma e*.
Entretanto, nas expressoes de energia magnética e poténcia irradiada, o parametro
[ estd livre - e por falta de uma equacao eficiente e correta que descrevesse [
em funcdo da onda gravitacional - foi mantido um valor ultrarrelativistico, § =~
0.9999. Possivelmente, a energia e poténcia sao limites superiores para aproximagoes
de fraco acoplamento. Assim, um ponto que deve ser mais bem avaliado é como
obter uma forma de descrever o parametro § em funcdo da frequéncia de onda
gravitacional. Essa é uma questao que pretendemos tratar no inicio do Doutorado,
visto que a obtencao de uma equacao que permita relacionar w, com 3 permitira
tornar nosso modelo totalmente autoconsistente, além de permitir com seguranca
identificar a energia corretamente depositada no plasma (ng),o us)- O que pode ser
concluido, com certeza, neste momento, ¢ que W(()i),o ws estard entre o caso estudado
por Moortgat (2006) (que é claramente limite inferior) e os valores do modo Alfvén e

magnetossonico, respectivamente, 10*° J e 10*! J, aqui obtido, que é o limite superior.

Por fim, este trabalho pretende também deixar o terreno preparado para estudarmos
a fisica associada aos GRBs, de curto periodo, através de um modelo completo que
envolva o mecanismo de geracao de ondas gravitacionais, excitagdo de ondas MHD,
Alfvén e magneto-acusticas, e sua contribuicdo para a energia depositada na fireball
e aceleracao de matéria nesses sistemas binarios. Propondo uma alternativa atraente,
como por exemplo, para as teorias que sugerem uma Fireball abastecida de neutrinos
(WAXMAN; BAHCALL, 1997) ou contaminada de barions.
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ANEXO A - FORMALISMO GERAL DA TETRADA

A divisao 3+1 é o formalismo mais conveniente quando um sistema possui uma
dire¢do preferencial, como o tempo (MOORTGAT; KULJPERS, 2004). As equagoes
covariantes 143 sao transparentes, imediatamente, em termos de representacao das
relacoes entre quantidades 143 definidas covariantemente, com claro significado geo-
métrico e/ou fisico (ELLIS; ELST, 1999). Usando o formalismo de tetrada, as equagoes
determinadas formam um conjunto completo de equagoes, garantindo a existéncia

de uma métrica e conexao correspondente.

De acordo com Ellis e Elst (1999), uma tretada é um conjunto de quatro bases
unitarias ortogonais {€;}i—0123, que podem ser escritas em termos de uma base

coordenada local, por meios das componentes tetradas e,(x?):

0
ox®

af a _ 5 (.a
e G T éi(z?) (A1)

éi=ef(a") 5 & &(f) =¢(a")

a ultima igualdade declara que a componente a-ésima do vetor tetrada i-ésimo é

apenas a derivada direcional da coordenada a-ésima na direcao e;.

As expressoes (A.1) podem ser vistas como uma mudanca geral das bases vetorais,

de forma que:

kKl k_l_ a_ brcd
T, =elesefe; T (A.2)

ab

onde as componentes inversas ¢’ (z%) sio definidas por:

ejlely = 0% & ee’, =6, . (A.3)

As componentes da métrica na formada tetrada sao dadas por:

9ij = gabeiaejb =& €= , (A.4)

mostrando que as bases vetoriais sao unitarias mutualmente ortogonais.
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ANEXO B - TRANSFORMADAS
B.1 Transformada de Laplace

Se f = f(z) é uma fungdo real ou complexa, definida para todo z > 0, e o pardmetro

s € C, a transformada de Laplace se define como:

F(s) = £{f}(s) = /0 T Hhedz (B.1)

para todo s > 0 em que a integral diverge. O pardmetro s possui unidade inversa da

unidade de comprimento do sistema, dessa forma esta associada a varidavel niimero

de onda (k).

Em principio é possivel recuperar f(z) de F(s) via:

F(2) = LHFYz) = —— /n”fmF(s)eSst, (B.2)

onde 7 é uma constante arbitraria positiva escolhida para que o contorno da inte-
gracao deixe ao lado direito de todas as singularidades em F'(s), de forma que F(s)

¢ definida para R > 7.
B.2 Transformada de Fourier

Define-se F'(w) a partir da transformada de Fourier da fun¢ao f(t), por:

Flw) = F{f}w) = \/127 " rean. (B.3)
A relagdo inversa, obtém-se f(t) de F'(w):

o0

f(t) = FYFY(t) = \/127 |7 et (B.4)

—00
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ANEXO C - DEFINICOES AUXILIARES

C.1 Constantes auxiliares da secao 4.3.1

Ak=k—uw,,

o (1+UA)2 ’
hy _
ng 21/27

CIE4§7
Ak\?2
= ut(25)'
Wy
1+ u?
C352§ A7
U
C4E4U/A§.
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C.2 Constantes auxiliares da secao 4.3.2

hil+uy(1-B)?

A= 4 1—usl—Buy’
A = 20— uap) {B(1 — 4us + ) + w2 — B(1 - B)]}
' (1-p5)3 ua(l+ua)? ’
A 9 1—UA1+5 ZUA—26—|—UA62
2 =7 14+usl1—7 Ug ’
Ao — o= Bua) (L4 wa +26%) — [1+ (4 = ua)ual$
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. 1+51—UA 2
M= () -2
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