PROCESSOS RADIATIVOS

Emissao térmica, Bremsstrahlung, sincrotron e
espalhamento Compton

1 - Introducao

Este texto foi escrito com o propdsito de apresentar uma visdo integrada dos processos radiativos
sob o ponto de vista de mecanismos de emissao de radiagao no continuo. Os principios fisicos serao
apresentados no comeco de cada se¢do, sendo seguidos da formalismo matematico correspondente e
das discussdao dos casos particulares e aproximagdes utilizadas. Finalmente, cada secdo terd
concluida com a discussdo de alguns exemplos astrofisicos. As referéncias principais para a parte
formal sdo os livros “Radiative Processes in Astrophysics” (Ribicky & Lightman), “Classical
Electrodynamics” (J.D. Jackson) e “High Energy Astrophysics, Vol. 1: Particles, Photons, and their
Detection,” (M. Longair). Por uma questdo de conveniéncia, utilizaremos o sistema CGS de
unidades, exceto quando explicitamente mencionado.

2 - Mecanismos de emissao de radiacao no continuo

Fontes astrofisicas emitem radiacdo em praticamente todas as faixas do espectro eletromagnético.
Uma classificagao inicial espacial dessas fontes permite encaixa-las em duas categorias: fontes
Galécticas (situadas ao longo e proximas do plano da Galéxia) e fontes extragalacticas, distribuidas
de forma mais ou menos uniforme na esfera celeste. Num primeiro momento, ndo sera considerado
que essas fontes se distribuem num volume, mas sim sobre a superficie da esfera.

Com base na solucao da equacao de transferéncia radiativa discutida ao longo do curso (eq. 1.29 do

“Radiative Processes in Astrophysics”, doravante RPA) ¢ possivel encontrar uma outra forma de

classificacdo, baseada nas propriedades espectrais dessas fontes. Essa solugdo possui a forma geral:
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em que:
I — Intensidade especifica

S — fungdo fonte

T — profundidade oOptica (7’ refere-se a absorcao devido ao caminho percorrido pela radiagdo apds a

emissao da fonte S)

v — frequéncia da radiagdo envolvida no processo de transferéncia.



Todos os termos da equacdo acima sdo dependentes da frequéncia, uma vez que a intensidade
especifica e a secdo de choque de absorcao (que ¢ um dos termos que definem a profundidade

optica) sao fungdo de v.

Diversos casos podem ser discutidos a partir da suposicdo que a funcao fonte ¢ constante. Nesse

caso:
I.(r,) = L0)e ™ +S,(1—-e™) (2.2)
= S, + [,(0) =S, )e ™ (2.3)
E, com a auséncia de uma fonte externa (atras da regido de interesse), tem-se:
L(r) =58 0-e™) (24)

Com base nas propriedades espectrais das fontes, ¢ possivel separa-las em fontes que irradiam por
processos térmicos e outras que possuem os mecanismos de emissao nao-térmicas. Existem
diversos processos de emissdo nao-térmica, mas observa-se na pratica que o mecanismo dominante

¢ a emissao sincrotron, ou magnetoBremsstrahlung.

As duas classificagdes mencionadas anteriormente sdo, em principio, completamente
independentes. Porém, nota-se que fontes extragalacticas sdao emisssores via processos
predominantemente ndo térmicos. Isso ¢ resultado do fato que a radiagdo emitida por processos nao
térmicos € muito mais intensa do que a emitida por processos térmicos. Nota-se também que, com
excecdo de transi¢des atdmicas e moleculares ligadas e a emissdo térmica de corpos solidos, que
ocorrem em casos menos energéticos, emissdes ocorrem com frequencia muito maior devido a
interagdo de elétrons livres. Isso ¢ particularmente verdade no caso de emissdo em radio. Como a
interagdo de elétrons livres se da através da troca de energia em quantidades arbitrarias, o caso a ser

tratado € o de um espectro continuo.

Elétrons livres somente emitem radiagdo quando acelerados e essa aceleracdao se da via forga de
Lorentz, ou seja, somente na presenca de campos eletromagnéticos. Consequentemente, o estudo
dos processos radiativos deve comegar pelo estudo do mecanismo de aceleragao dos elétrons livres

via campos eletromagnéticos. A for¢ca de Lorentz ¢ dada pela expressao:
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A andlise da aceleragcdo produzida pelo primeiro termo descreve o processo de
emissdo Bremsstrahlung ou livre-livre. O movimento acelerado de cargas na presenca de campos
magnéticos causa a emissao conhecida como sincrotron, descrita pela analise do segundo termo da

forga de Lorentz.

3 - A emissao de corpo negro em objetos astronomicos



Os primeiros objetos tratados como corpos negros diretamente foram os corpos do Sistema Solar,
tais como planetas e outros corpos solidos. Nesses casos, a profundidade Optica ¢ praticamente
infinita e a equagdo de transferéncia radiativa nos da I, = B,.

Outras areas da astronomia em que a emissao de corpo negro ¢ bastante utilizada € no estudo de
poeira em nuvens moleculares. A relagdo entre as temperaturas da poeira e da Radiacdo Cosmica de
Fundo em Microondas (RCF) pode ser desprezada porque, em geral, Ty >> Trcr. O passo mais
importante no estudo da emissdo de poeira é a conexdo entre 1, ¢ a densidade de H da nuvem
molecular. A maior dificuldade encontra-se na determinagdo da emissividade em fungdo da forma
dos graos de poeira e da area emissora, que ndo podem ser diretamente determinados. Medidas
recentes sugerem que a maior parte da poeira existente no Universo ¢ do tipo poeira fria, com
temperaturas entre 10 e 30 K. Elas sdo, provavelmente, o melhor tragador de gas interestelar na
nossa galaxia. Nessa faixa de temperaturas, as massas das nuvens de poeira podem ser diretamente

estimadas usando dados na faixa submilimétrica ou infravermelho do espectro eletromagnético.

A radiagdo térmica de poeira apresenta um certo grau de polarizacdo devido ao alinhamento por
algum processo fisico (possivelmente campos magnéticos galacticos). Medidas do grau de
polarizag@o permitem estimar a diregdo do campo magnético galactico ao longo da linha de visada.

O corpo negro mais estudado (e o melhor exemplo de emissdo de corpo negro na natureza) ¢ a
RCFM, que pode ser quase perfeitamente representada por um corpo negro a uma temperatura de
2,726 K. Ela ¢ originaria da situagdo de equilibrio termodinamico no Universo jovem, quando
fotons, elétrons e barions mantinham-se em equilibrio devido a forte interagdo foton-elétron via
espalhamento Compton. Apds a passagem do Universo do estado ionizado para neutro, quando os
elétrons foram capturados pelos prétons e nlcleos de He, os fotons passaram a se propagar
livremente até nos, alterando somente sua energia, devido a expansdo do Universo. A temperatura
atual (To) € proporcional a temperatura no Universo primordial, conforme a expressao T(z) =
To(1+z) em que T(z) ¢ a temperatura média do Universo num redshift z (o que corresponde a uma
idade no passado).



4 - A emissao Bremsstrahung

O termo Bremsstrahlung, também conhecida como emissao livre-livre (free-free emission), vem
do alemao e significa “radiag¢do de freiamento”, emitida por cargas em movimento sujeita a a¢ao de
um campo elétrico. Essa emissdo ocorre devido a desaceleracdo causada pelo campo Coulombiano
de uma carga sobre outra, podendo ocorrer entre elétron e ion e elétron e podsitron. Os pares
elétron-elétron e ion-ion ndo produzem Bremsstrahlung porque seu momento de dipolo ¢ ZERO. O
momento de dipolo (e.r) ¢ proporcional ao centro de massa (m.r), de modo que pode ser tratado
como uma constante de movimento. Elétrons sao os emissores primarios (a ~ 1/m) e consideramos
que ele se move no campo Coulombiano do ion. Devido as caracteristicas da geometria da

trajetdria, o tratamento da emissdo pode ser entendido como um movimento sob for¢a central.

O tratamento completo da emissdo Bremsstrahlung envolve efeitos quanticos, em fungdo das
secdes de choque entre as particulas (e do correspondente célculo do fator de Gaunt). A forca
magnética pode ser tratada como uma troca de fotons virtuais em que alguns escapam e podem ser
observados. O tratamento classico justifica-se em muitos casos, quando a velocidade ¢ baixa e as
colisdes sdo relativamente proximas, produzindo muitos fotons. Entretanto, a dependéncia
funcional do efeito com os parametros fisicos ¢ a mesma que no caso quantico. Por outro lado, o

tratamento quantico € essencial para derivar a distribui¢ao de fétons em altas energias.

O contexto astrofisico da emissdo Bremsstrahlung esta ligada diretamente a colisdes Coulombianas
de elétrons em plasmas quentes. Os elétrons sdo acelerados durante as colisdes com os ions no

plasma e emitem radiacdo, que pode escapar do plasma caso a profundidade optica seja baixa.

4.1 - Formulac¢ao do problema

O tratamento inicial para os casos classico e quantico ¢ idéntico, de modo que podemos comegar
tratando ambos simultaneamente. O Bremsstrahlung cldssico ¢ derivado a partir da Forca de
Lorentz (Coulombiana) e os termos de correcdo (fatores de Gaunt) vao sendo adicionados
conforme necessario. Supomos que a colisdo ocorre durante um tempo t, durante o qual a
velocidade da particula varia de v para v’. A aceleragao da particula pode, entdo, ser determinada.
O espectro de radiacdo emitido num intervalo finito de frequéncias vai depender dos detalhes da
colisdo mas, para baixas frequéncias (energias ndo relativisticas), sua forma ¢ definida pelas
velocidades inicial e final, sendo calculado no espago de Fourier. O resultado para toda a radiagao
emitida ¢ feito integrando a poténcia emitida para um unico elétron interagindo no campo

Coulombiano sobre os parametros de impacto (colisdo entre bmax € bmin).

Uma anélise semiquantitativa do caso classico deve fornecer seguir os passos abaixo: inicialmente
determina-se a energia radiativa emitida por um unico elétron em uma colisdo préxima com um
ion, relacionando a velocidade, o parametro de impacto e a frequéncia da radiacio emitida. A
seguir, generalizamos o resultado, calculando a poténcia emitida, no intervalo de frequéncias

entre v e v+dv, por todos os elétrons (sujeitos a uma distribuicdo de velocidades que obedece a



estatistica de Maxwell-Boltzmann) que colidem com um tUnico ion. O proximo passo ¢ calcular,
para a frequéncia v, a poténcia emitida por todas as colisbes em um dado volume. Essa
quantidade define a emissividade jv(v,T) do plasma em fun¢do da temperatura do plasma em uma
dada frequéncia v. A emissividade total ¢ a integral de jv(v,T) em todo o espaco de frequéncias,
Jj(v,T), que permite o calculo da intensidade especifica I(v,T) em termos da espessura do plasma
ao longo da linha de visada. A Fig. 4.1 apresenta um esquema da producdo de emissao

Bremsstrahlung por uma nuvem de plasma ionizado.
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Figura 4.1 - Nuvem de plasma ionizado, produzindo radiagdo Bremsstrahlung devido a interacdo entre elétrons e ions.
A espessura da nuvem ao longo da linha de visada ¢ dada por A (Fonte: Bradt (2003)).

4.2 - Emissao de um unico elétron

Um elétron sujeito a acdo Coulombiana de um ion, em baixas energias (regime ndo relativistico),
sofre uma pequena deflexdo, causando uma mudanga de velocidades e consequente aceleracdao. A
formulagdo bésica parte da forca de Lorentz para um campo elétrico (Lei de Coulomb) e podemos

€SCrever:

o
de. = eF/m, (4.1)
em que a ¢ a aceleracdo do elétron, e ¢ a carga, E € o campo elétrico do ion e m ¢ a massa do
elétron. Como o campo elétrico é dado por Ze/r’, podemos definir a distincia minima de
aproximacao em termos do parametro de colisdo, tal que existe uma distancia minima (dada por r?
= b? + (ve.t)?) em que Ve € a velocidade do elétron e b é o pardmetro de colisdo, a partir da qual o
elétron passar a sentir o campo produzido pelo ion. Da mesma forma, podemos definir um tempo
tipico de colisdo, 1, que ¢ da ordem de b/ve, durante o qual a interacdo campo-particula ¢ efetiva e

esta emite radiagdo. A geometria da colisdo que produz a emissao Bremsstrahlung pode ser vista na
Fig. 4.2.
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Figura 4.2 - Geometria da colisdo Bremsstrahlung, no referencial do elétron (a). O perfil do campo elétrico E(x) ¢
mostrado, nos instantes da aproximag¢@o, como uma linha sélida (b). Note a correspondéncia entre a variagdo da
aceleracdo em (a) e do campo elétrico em (b). (Fonte: Bradt (2003)).

A aceleracdo do elétron, em seu sistema de referéncia, pode ser decomposta nas componentes
paralela e perpendicular, dadas pelas expressoes:

_ ek, vZe2ut (4.2)
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Nesse caso ja estd incluida a corregdo relativistica para o caso de v ser uma fracdo significativa de
c. Os termos b e yvt vem da projecdo da aceleracdo nas diregdes paralelas (x) e perpendicular (z) ao
movimento do elétron. O diagrama de movimento em termos dos eixos e do angulo 0 entre a

direcdo do movimento e da radiacdo emitida encontra-se na Fig. 4.4.
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Figura 4.3 - Geometria da colisdo Bremsstrahlung, em termos das componentes e dos referenciais do elétron (S’) e do
observador (S).

Note que, para vt >> b, o efeito do campo sobre o elétron desaparece ¢ a emissao Bremsstrahlung
também! Seguindo o roteiro descrito na sec. 4.1, calculamos a transformada de Fourier das
aceleragoes, no intervalo de -0 a +oo. Essa integral poderia ser alterada, com o limite indo de 0 a
+o0 e sendo multiplicada por 2, mas pode-se entender o tempo negativo como o intervalo anterior a

colisdo, de modo que nio ha violag¢ao do sentido fisico do processo.
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Fazendo uma troca de variaveis x = yvt/b, dx = yvdt/b e dt = bdx/yv, de modo que as integrais

ficam com a forma e a soluc¢ao abaixo:
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Li(y) = 2iyKo(y) e I2(y) = 2yKi(y) sdo combinagdes das fungdes modificadas de Bessel Ko e Ki € o
argumento y=mb/yv. A intensidade da radiacdo emitida durante a interacdo de um unico elétron
com um ion, com um parametro de impacto b, ¢ dada pela combinacdo das intensidades em fun¢ao

das aceleragdes paralela e perpendicular.
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A primeira linha da expressdo acima vem da eq. 4.26b do Ribicky & Lightman e o restante vem da
algebra da substituicdo. Sabemos que y = ob/yv ¢ um pardmetro adimensional, com o numerador e
denominador tendo unidades de velocidade. E interessante também notar qual é a componente
dominante no espectro de intensidade, plotando separadamente os termos correspondentes a cada
aceleracdo. A componente paralela Podemos definir os limites de validade para os argumentos das
funcdes de Bessel (ver, p. ex., Abramowitz e Stegun) em termos do tempo de interagdo do elétron
com o nucleo tal que:

@  y<<1-Ko(y)=-In(y); Ki(y)=1lly

¢ y>>1-Ko(y) = Ki(y)=(n/2y) exp(-y)
Para frequéncias altas (y >> 1) temos um corte exponencial no espectro e para frequencias baixas, e
a intensidade ¢ dada pela expressao:
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O corte exponencial mostra que a poténcia emitida cai rapidamente para frequencias maiores que ®
~ yv/b. No caso de frequéncias baixas, y << 1 (owb << yv), teremos:

I(w) = 272e6 L2 [1 lnz(y)]
w) = 3m2c3 m2y2vt 2 ~2
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Nesse caso, o segundo termo no colchete desaparece e I(w) reduz-se a uma constante (praticamente
produzida pela emissdo perpendicular a linha de visada, que ndo varia). Em funcdo desse
comportamento assintotico derivado das fun¢des modificadas de Bessel, a aproximacdo “6tima”
para o comportamento da intensidade Bremsstrahlung ¢ um espectro plano para frequencias

menores que ® = yv/b, e com queda exponencial a partir dai (Fig. 4.4).
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Figura 4.4 - Espectro produzido por emissdo Bremsstrahlung. O espectro ¢ plano até a frequencia de corte, ®cut,
caindo exponencialmente para frequencias maiores.

Até agora, a andlise foi realizada de maneira geral, ndo particularizando a emissao para casos nao-
relativisticos, uma vez que ela foi feita no sistema de referéncia do elétron. Entretanto, se o elétron
move-se relativisticamente, a densidade de nucleos aumenta de um fator y (N’= yN), devido a
contragdo relativistica do espaco € o nimero de encontros por segundo ¢ N’v. O espectro de
radiacao no sistema de referéncia do elétron ¢ calculado integrando-se I(w), para um tnico elétron,
vezes o numero de encontros (N’v) pelos diversos ions no plasma (N’= yN) em torno do parametro
de impacto, dando:
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(4.11)
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bmin
sendo que os valores de bmin € bmax serdo discutidos a seguir. A eq. (4.11) explicita a dependéncia
da intensidade emitida com o parametro de impacto



4.4 - Bremsstrahlung nio relativistico e térmico

Como o primeiro caso dessa se¢do ¢, por construgio, NAO-RELATIVISTICO, podemos desprezar
o fator y na equagdo abaixo

472%e® ~yN b

In( 222 )

min (4.12)

/
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e definir bmax € bmin. Ndo vamos resolver a eq. 4.12 para valores de bmax que caiam na regido
exponencial; ficaremos no “platd”, ja que para b > bmax 0 decaimento ¢ exponencial e rapidamente
I(w) tende a zero. Assim, bmax=v/® (®wb/v=1), limitado convenientemente para que I(®) ndo entre
no regime exponencial. Para bmin, escolhemos o limite classico em que bmin=Ze*mv? (ou v < Z/137
¢, sendo 1/137 o valor aproximada da constante de estrutura fina). Esse valor ¢ definido no limite
para velocidades baixas, em que vale a aproximagao de pequenos angulos (senf ~ 0, em que 6 ¢ o
angulo entre a dire¢do inicial e final do movimento do elétron) e igualamos a maxima variacao de

energia cinética do elétron (~ 2mev?) a sua energia potencial eletrostatica, considerando r = bmin.

Para velocidades altas (v > (Z/137) c), restrigdes quanticas aparecem quando tratamos da interagao
proxima entre uma particula de alta energia e um atomo. A méxima variagdo de velocidade
adquirida nesse encontro ¢ da ordem de 2v e sua variagdo de momentum ¢ Ap=2mev. Utilizando o
Principio da Incerteza, a precisdo com que se pode determinar a posicao relativa desse sistema ¢
dada por Ax = h/2mev, de forma que consideramos bmin= h/2mev. Ambos os casos seriam adequados
para tratar, por exemplo, da emissdo Bremsstrahlung de regides quentes no interior de aglomerados
de galaxias, cuja temperatura é da ordem de 10* K. Essa emissdo ocorre na faixa de raios X do

espectro eletromagnético, mas ainda apresenta comportamento nao relativistico.

E possivel escrever a eq. 4.12 da seguinte maneira:

47%e5 N
I(w,) = 32 m2fuc3ln(A) “.13)

sendo que A assume os valores

A=2mev3/Ze2w para baixas velocidades

A=2mev3/hw para altas velocidades

Para calcular a emissdo de um gas a temperatura T, ponderamos a distribui¢do de velocidades dos
elétrons de acordo com uma distribuicao de Maxwell-Boltzmann. Esse caso é considerado como
Bremsstrahlung térmico. Supondo que o numero de elétrons disponiveis no plasma capazes de
interagir com ions e produzir emissdo Bremsstrahlung encontram-se num intervalo de velocidades
entre v e v+dv, podemos escrever a expressao para a densidade numérica de elétrons em funcao da

velocidade como:



Ne(v)dv = 47rNe(2m—})3/21)26_ 2T dv
K
(4.14)

em que 4nv2dv é o elemento de volume no espago de velocidades. Uma solugdo correta, somente
em termos de ordens de grandeza, pode ser obtida, no limite de baixas frequéncias, se fizermos
1/2mev?=3/2xT na expressio (4.14) e substituirmos (4.14) em (4.13):
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(4.15)

em que g(w,T) ¢ o fator de Gaunt. A solu¢do completa, em que as diferentes expressdes para o
fator de Gaunt sdo calculadas, aparece da integral abaixo, em que os limites de bmax € bmin S30
substituidos dentro do logaritmo.

2.6 /
W) = 47%e NNe(v)ln(bmm)

3n2  Amiv

/
bmin

472¢8 N Me \3/9  (“muv? /26T ( Ormaz
T T3x2 Sm2 ﬂ*mV v el )ln(b’ = )dv
4725 NN, . 0 2mev?
- 37T26 c3m? (277:1;T)3/2 /Umm ’ 6(_7”@”2/2"T)1n(%)dv para baixas velocidades
47%¢5 NN, m. 5 o0 2 2mv?
_ e e /2 (=mev?/2KT) cff%e™ 3 i
3m2 3m? (QTFKT) /vmm o - " paea sitas velocidacies

O fator de Gaunt substitui, adequadamente, o termo In(bmax/bmin) integrado sobre as velocidades,
possuindo expressdes diferentes em fungdo da faixa de energia em que a emissdo ocorre. Por
exemplo, em altas frequéncias (hv >> kT) , o corte no espectro ocorre devido a queda exponencial
eKT refletindo a pequena populagdo de elétrons na cauda Maxwelliana. A integragdo de I(®’) em
v (fazendo do=2ndv) nos dé a emissividade Bremsstrahlung do plasma (dW/dVdtdv) em unidades
(erg.s’l.cm3.Hz!).
6
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= 6,8 x 10787 V222NN, g(v, T)e "/*T

Discutiremos agora, rapidamente, o fator de Gaunt. Para frequéncias muito baixas (hv << kT), ele
possui uma dependéncia logaritmica com a frequéncia. Formas tipicas dessa dependéncia podem
ser vistas nas Eqgs. 4.17:
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em que v ¢ a constante de Euler. A dependéncia logaritmica para ambos os casos pode ser derivada
dirctamente da Eq. 4.14. Para frequéncias altas (hv >> KkT), g(v, T) ~ (kT/hv)!2, valores estes

derivados das aproximacgdes assintoticas feitas para as funcdes de Bessel nas Egs. 4.8, 4.9 ¢ 4.10.

Integrando a expressdo (4.16) no intervalo de frequencias de interesse, obtemos a taxa total de
perda de energia do plasma por emissao Bremsstrahlung, dado pela Eq. 4.18.

00
€Eff = / GVdI/
0

32meb 21 >
= I /QT_1/2Z2NN / —hl//l-de
3mec3(3ﬁT) ed 0 ¢ v

= 1,43 x107?"TY2Z2NN,g (4.18)

Valores aproximados para o fator de Gaunt situam-se entre 1 e 1,5 (gmedio~1,2). Os limites de
utilizagdo encontram-se separados na Fig. 4.5 e mostram as relacdes de energia do elétron em
relacdo a temperatura do plasma (ordenada) e do elétron em relacdo a energia de ionizagdo do
atomo de H (abcissa). Esses limites definem dois casos limites de observa¢do da emissdao
Bremsshtrahlung: espalhamento em pequenos angulos (parametro de colisio grande) e

pequenos angulos (parametro de colisio pequeno).

Na parte inferior do grafico (hv/kT < 1) encontra-se o limite de baixas energias do plasma (regido
de “Rayleigh Jeans”). A regido “classica”, isto ¢, de baixas velocidades, correspondem aos dois
primeiros setores da parte inferior, sendo que, na regido de pequenos angulos, a razdo (kT/Z*Ry)/
(hv/kT) define o comportamento do fator de Gaunt. A regido de grandes angulos apresenta G = 1
porque ndo ha necessidade de corre¢do da secdo de choque para a interagdo elétron-ion. Como
partimos da suposi¢do que a distribui¢do de velocidades ¢ Maxwelliana, podemos associar a
velocidade média dos elétrons com a temperatura do plasma: (kT/hv)= (mev3/2hv). Ao passarmos
da regido de grandes angulos para pequenos angulos (inicialmente classica) o numerador ¢
pequeno, o termo In()> depende da energia cinética do elétron (pois kT= mev?/2) dominando a
expressdo para G. A partir do momento em que kT/Z*Ry > 1, ele contribuird com um valor
constante, mas pequeno (jA que encontra-se dentro de In()'?) e o fator de Gaunt na regido de
pequenos angulos e altas energias para o elétron somente dependera da energia do plasma.

A parte superior da Fig. 4.5 descreve a regido em que a energia dos fotons ¢ maior do que a dos
elétrons (hv/kT=2hv/mcv?). Nesse caso, levando em conta a nossa suposi¢do inicial de uma
distribuicdo Maxwelliana, teremos muito menos elétrons interagindo com os nucleos, ja que
somente os elétrons mais energéticos terdo energia suficiente para emitir um foton Bremsstrahlung
cuja energia seja maior do que a energia média do campo de radiagdo. As regides de cauda (“tail
regions’) separam a regido em que a radiagdo passa a ser emitida por elétrons cuja energia cinética
esta no limite minimo de emisséo (hv = 1/2 mev?) de uma “regido proibida”, ndo mostrada na Fig.
4.5, em que G = 0. Essa regido proibida existe porque fotons individuais ndo podem possuir
energia cinética maior do que a energia cinética minima dos elétrons, a menos que eles sejam

capturados num estado ligado. Como a captura produz radiacdo “livre-ligado”, em vez de



Bremsstrahlung, regides em que hv > 1/2 mev? sdo “proibidas” pois ndo ocorre emissdo sob essas
condigdes. Assim, as emissdes em que hv >> kT sempre serdo produzidas pelos elétrons da cauda
da distribuicdo Maxwelliana de velocidades. Na regido de pequenos angulos (parametro de colisao
grande), caimos na regido do Principio da Incerteza (U.P., na Fig. 4.5) em que bmin= h/2mev. Nesse

caso, as velocidades passam ser v > (Z/137)c e contribui¢dao dos elétrons passa a dominar quando
7Ry > kT (= 1/2 mev?) no fator de Gaunt.
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Figura 4.5 - Formulas analiticas aproximadas para o fator de Gaunt <gg(v, T)> utilizadas
em Bremsstrahlung térmico. <gf(v, T)> é denominado G na figura e a unidade de energia
¢ o Ry=13,6 eV. Fonte: I. Novikov e K. Thorne (1973).

Note-se que, em ambos os casos de energias muito altas para a particula (kT/Z?Ry > 1), fatores
quanticos passam a dominar (U.P. Region) e a interagdo “classica” entre elétron e nicleo deixa de
ser importante. Nesses casos o fator de Gaunt passa depender somente da energia do plasma (kT/
hv)!2 ou In((kT/hv). Uma discussdo detalhada da derivagdo do fator de Gaunt e dos limites de
validade em fungdo das energias envolvidas pode ser encontrada no artigo de Novikov e Thorne
(1973), de onde foi retirada a Fig. 4.5.

A perda por emissdo Bremsstrahlung nao relativistico sofrida por uma particula ¢ calculada
integrando a intensidade especifica (Eq. 4.13) em todas as frequéncias de emissao possiveis, isto €,
de 0 até mmax, que estd relacionada a bmin pela relacdo Omax=2m/1=21v/bmin, €M que T é 0 tempo

caracteristico de interagdo. Assim, podemos escrever ®max=4nmev>/h e escrever:
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4.5 - Absorc¢ao Bremsstrahlung

O processo de absor¢do Bremsstrahlung ¢ importante na regido de baixas frequéncias do espectro
de radiacdo, uma vez que ele ilustra o procedimento padrao de relacionar coeficientes de emissao e
absorgdo e contém a assinatura caracteristica de regides compactas HII na faixa de radio. E
possivel esquematizar o problema usando a equacao de transferéncia radiativa,

dl,
- I/II/ - ‘1/
ds @ J

(4.20)

e considerar a situagdo de equilibrio termodindmico, de tal forma que o lado esquerdo de (4.20) ¢
zero e cada emiss@o ¢ balanceada por uma absor¢do, num processo conhecido como principio de
balanco detalhado. Em equilibrio termodindmico, I,=B\(T), em que B\«(T) ¢ a funcdo de Planck,

dada por

c2 ehv/kKT _ 1
(4.21)
Substituindo (4.21) em (4.20) na situagdo de equilibrio termodinamico, determinamos o coeficiente

de absorg¢ao ay para a emissao Bremsstrahlung no regime térmico:
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(4.22)

Usando a expressdo (4.16) e a expressdo (1.18) do Ribicki e Lightman (jv = &/4m), podemos
expressar o coeficiente de absor¢ao ay em funcao dos pardmetros usados para descrever a emissao
Bremsstrahlung:

T-Y2NN,

— g[l . e—hu/mT]

«,, = Constante
(4.23)

A derivacdo das expressdes para os regimes de alta e baixa frequéncia (hv >> «T e hv >> «T,
respectivamente) serdo deixados como exercicio para o leitor. A Fig. 4.6 mostra um grafico, sem

unidades, referente as trés regides de emissdo Bremsstrahlung.



4.5 - Bremsstrahlung relativistico
Utilizaremos a Eq. 4.13 para estimar a taxa de perda radiativa de um elétron em movimento com

velocidade relativistica. Serd necessario redefinir os parametros de colisdo bmax € bmin € garantir que
a emissdo de radiagdo continuard sendo coerente. Os efeitos de emissao de particulas com
velocidades relativisticas causam um efeito de colimagdo do feixe, como ja visto nas primeiras
aulas deste curso, e o que deve ser entendido agora sdao as condigdes para que o elétron continue
emitindo de forma coerente. Outro ponto importante que deve ser relembrado ¢ que, como bmax €
bmin sd0 dimensdes lineares perpendiculares a direcdo do movimento, eles devem ter o mesmo valor

tanto no referencial do ion quanto do elétron.
A diferencga, no caso relativistico, ¢ que a dimensdo de aproximag¢do méaxima do elétron deve agora

levar em conta que pode haver uma interagdo entre o elétron relativistico e a nuvem de elétrons que

circunda o nucleo. O modelo que trata do atomo nesse caso ¢ o chamado modelo de Fermi-

Thomas, em campo eletrostatico sentido pelo elétron € do tipo Yukawa:

Ze?
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(4.24)
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Figura 4.6 - Efeito da profundidade 6ptica no espectro Bremsstrahlung. A auto-absorgéo
modifica o espectro em baixas frequéncias, com um comportamento obdecendo a lei de
Rayleigh-Jeans para uma curva de corpo negro. Este ¢ um espectro tipico de gas denso e
ionizado, tal como encontrado em regides de formagao estelar.

em que a = 1,4 agZ'3 e a0=0,53x10® cm. No caso ultra-relativistico, bmax=a. A expressdo para a

intensidade no caso relativistico fica, entio:
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calculado no referencial do elétron. Devemos agora transformar a intensidade para o referencial do
laboratério. Como sabemos que dE/dt ¢ um invariante de Lorentz, somente ¢ necessario definir
como as frequéncias sdo vistas no referencial de laboratorio. Sabendo que Aw=yAw®’, vemos que a
largura de banda ¢ menor no sistema de laboratério por um fator vy, assim, [(®’) = I(w)/y. Sabemos
que o espectro de intensidade ¢ uma constante, isto €, independe da frequéncia até um valor
maximo E = ho=(y-1)mcc?. Essa é a energia maxima possivel numa colisdo, quando o elétron
“para” e irradia toda sua energia cinética. Assim, a integral deve ir de 0 até ®max=E/h, dando:

- I(w)d
dt re /0 (W) “
dE_ AZ NE |
dt ret 3712 m2cth VATE (4.26)

O fator dentro do logaritmo deve-se a substitui¢do das constantes fisicas presentes, sendo que o
fator 2 foi desconsiderado. O termo c* aparece ao considerarmos v ~ ¢ € o fator y presente em

(4.25) desaparece devido a transformagao I(®’) = I(w)/y.

Uma forma comum de se escrever as perdas de energia em geral (ndo somente via Bremsstrahlung)
¢ definir uma relagao do tipo dE/dx o E. Essa expressao possui uma solugdo exponencial e pode-
se, entdo, definir um comprimento de corte, Xo, tal que esse seja 0 comprimento caracteristico para

a radiacdo perder (1 - 1/e) de sua intensidade original.

4.6 - O Cenario astrofisico

Regides emissoras de Bremsstrahlung sdo, em geral, plasmas quentes ¢ os elétrons, ao sofrer
grandes aceleracdes nas colisoes Coulombianas, emitem uma grande quantidade de fotons e
escapam da nuvem, caso esta seja opticamente fina. A energia irradiada em uma unica colisdo
pode ser aproximada por emissao de dipolo, usando a formula de Larmor e lembrando que essa
aproximacao s6 ¢ valida no limite ndo relativistico (v << c¢). A frequéncia caracteristica da emissao,
o, ¢ uma fungdo do tempo de colisao, da velocidade do elétron e do e parametro de impacto. A
energia total emitida ¢ fun¢do da densidade idnica integrada sobre o intervalo de velocidades de
uma distribui¢ado Maxwelliana (emissividade volumétrica jv(v)).

E importante notar também que a maior parte da emissdo em frequéncias hv < kT (ja que a
distribuicdo ¢ Maxwelliana). A integracdao de jv(v) sobre todas as frequéncias e sobre o volume do
plasma nos da a luminosidade da nuvem e essa luminosidade, integrada ao longo da linha de
visada nos permite obter a intensidade especifica. A intensidade especifica ¢ proporcional a
medida de emissao (emission measure - EM) que € a integral na linha de visada do produtos das
densidades de elétrons e ions. A integragdo da intensidade especifica sobre todo o angulo solido da

fonte fornece a densidade de fluxo espectral S. O procedimento descrito acima nos permite obter



dois parametros fisicos essenciais para caracterizar a regido emissora: a temperatura ¢ a medida

de emissao, independente da distancia a nuvem.

A emissdo Bremsstrahlung esta associada diretamente a regides astrofisicas quentes, uma vez que
sd0 necessarias altas temperaturas para criar € manter um plasma que tenha ions e elétrons livres
interagindo na presenga de campos elétricos e magnéticos. Encontramos essas condi¢des em
atmosferas estelares, regioes centrais de AGNs, objetos compactos acretando matéria, regides HII,
em que o gas circundante ¢ ionizado pelos fotons UV da estrela (emissao do optico até radio) e
aglomerados de galaxias (Bremsstrahlung em raios X). A Fig. 4.7 mostra um espectro de emissao
Bremsstrahlung para elétrons relativisticos, imersos em um plasma com T=5x107 K e densidade
eletronica n= n=10% m* Deve-se notar a diferenca causada pela utilizagdo correta do fator de
Gaunt.
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Figura 4.7 - Curva de emissividade do plasma (em unidades MKS), dadas pela eq. 4.16 considerando a variacdo de G
com a frequéncia (linha cheia) e g constante (linha tracejada)



5 - A emissao sincrotron

Partimos da constatacdo basica que particulas aceleradas por um campo magnético emitem
radiagdo. A natureza dessa radiagdo no caso ndo relativistico ¢ simples, com a frequéncia de
emissdo proporcional ao campo magnético que acelera a particula; esse caso ¢ conhecido como
emissao ciclotron. No caso da emissdo relativistica, ocorre uma amplificacdo proporcional ao fator
v (=(1-v3/c?)’12), e os elétrons passam a emitir numa frequéncia caracteristica muito maior do que
frequéncia de giro (o=qvB/mr). Essa radiacdo foi investigada mais profundamente a partir da
década de 50 e era conhecida como “bremsstrahlung magnético”. O termo sincrotron foi usado pela
primeira vez no final dos anos 40, para definir a radiagdo emitida por elétrons confinados em um
duto circular e acelerados por campos elétricos. Ele significa, de uma forma livre, “synchronized
circulation”, e expressa o fato de que os campos elétricos que aceleram os elétrons sao

sincronizados com sua frequencia de circulagdo a medida que a energia aumenta.

Esse tipo de espectro ¢ chamado “ndo-térmico”, em contraste com a lei de poténcia “térmica”
crescente da curva de corpo negro, na regido de Rayleigh-Jeans. O espectro ndo-térmico ¢
esperado, nesse caso, porque os elétrons que produzem a radiagdo ndo se encontram em equilibrio
térmico com a vizinhanga (muito energéticos e baixa densidade numérica). A intensidade especifica
e o espectro de emissdo sincrotron dependem da densidade eletronica e da intensidade do campo
magnético e, a partir de uma dada frequéncia (a chamada frequéncia de corte, que sera definida

mais a frente) a intensidade comporta-se como uma lei de poténcia decrescente.

Adicionalmente, a emissdo sincrotron pode ser alterada pela presenca de linhas de campo
magnético ligeiramente curvas (p. ex., na magnetosfera de estrelas de néutrons) produzindo o que
se chama de radiagdo de curvatura. O movimento da particula serd uma espiral em torno das linhas
de campo, somado a uma deriva ao longo da mesma linha, caso o raio de Larmor (rL) seja muito
menor que o raio de curvatura da linha de campo. Essa deriva pode ser tratada (localmente) como
um movimento em torno de um circulo de raio R e produzira, também, emissao sincrotron. Nesse

caso a velocidade de deriva ¢ dada pela expressao:

5= U|| ﬁxé
“ wpR RB (5.1)

em que R ¢ o vetor do centro de curvatura da linha até a posi¢ao da carga.

A situag@o de interesse astrofisico ocorre, como no caso de emissdo Bremsstrahlung, na presenga
de um campo magnético presente num plasma (ndo no vacuo), em que um “ensemble” de elétrons
emitindo radiagdo em forma de lei de poténcia decrescente € uma situacdo comum em astrofisica.
Existem, na literatura, registros de observagdes de emissdo sincrotron desde a faixa de radio até
raios gama de alta energia. O objeto classico em que a emissao aparece em diversos comprimentos
¢ a regido do Caranguejo (Crab), envolvendo um pulsar e a nebulosa resultante da explosao de
supernova que produziu o pulsar. E interessante notar que a maioria dos casos de emissdo continua

em astrofisica ¢ sincrotron e, em geral, ela ¢ POLARIZADA (podendo chegar, no caso da



componente difusa, a cerca de 70% do total da radiagdo medida). Casos tipicos sdo a emissao solar
(radio e Optico), a emissdo em radio na Galaxia (disco e halo), a emissdo em radio de envelopes de
supernovas, a emissao em radio de galaxias ativas, a emissdao em raios X de quasares. Emissao

sincrotron ¢ também o processo dominante em astrofisica de altas energias

O espectro dos fotons emitidos pode ser calculado tanto a partir dos potenciais classicos de
Lienard-Wiechert vistos por um observador distante, ou transferindo o calculo para o referencial de
repouso do elétron e calculando o espectro de espalhamento Compton devido aos fotons virtuais
produzidos pelo campo magnético. Adotaremos o segundo procedimento aqui ¢ a discussao do

primeiro procedimento pode ser encontrada no trabalho de Blumenthal e Gold (1970).
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Fig. 5.1: Distribuicdo espectral de energia (SED), nS(n), para fotons da Nebulosa do Caranguejo em 19 ordens de
grandeza em frequencia (radio até raios gama de energia da ordem de TeV). Os segmentos de reta ¢ medidas de
polarizagdo indicam que a maior parte da emissdo até 100 MeV ¢ emissdo sincrotron. As linhas sélidas sdo um ajuste
aos dados de um modelo de emissdo sincrotron auto-Comptonizada (SSC), para um campo magnético da nebulosa da
ordem de 16 nT com contribui¢des de uma regido de emissdo milimétrica em radio e de poeira da nuvem (picos mais
estreito e mais largo, respectivamente - curvas pontilhadas claras). A linha pontilhada mais densa ¢ a contribuicdo SSC
sem essas duas componentes. O pico em energias de TeV deve-se a fotons sincrotron que sofreram espalhamento
Compton inverso (Fonte: F. Aharonian et al., ApJ 614, 897 (2004)).

5.1 - Formula¢ao do problema

Vamos derivar o caso relativistico e reduzi-lo ao caso nao relativistico posteriormente, lembrando
que o calculo sera feito no referencial do elétron. Partimos da forca de Lorentz:

1 (5:2)
c

F=qg(E+ =7 x B)



em que E ¢ o campo elétrico, B ¢ o campo magnético, v ¢ a velocidade da particula, q € a carga da
particula e ¢ € a velocidade da luz. Se B L v, teremos o movimento confinado a um plano. Se v.B #
0, teremos uma componente paralela e a particula realizard um movimento helicoidal, superpondo

vy e vi. A aceleragdo angular pode ser escrita, usando as leis de Newton, na forma:

dvy quiB
dat ymc (5.3)

em que v € o fator de Lorentz. Dessa expressao tiramos a frequéncia de giro, mg:

qB
ymc (5.4)

wp =

E a poténcia emitida pelo elétron é dada em func¢do das aceleragdes paralela e perpendicular:

dE  2¢*

_ 2, 2
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(5.5)
Podemos ver, de imediato, dois casos particulares. Quando a;=0 (v.B=0), o movimento fica
confinado a um plano. Quando a;=wv. e v.B=viBsena, o movimento acelerado do elétron produz
uma emissao cuja intensidade é:

dE  2¢* , ¢*B* ,

— = —=Y v
dt 38 v2m2c2 - (5.6)
sendo a o angulo entre o campo magnético e a direcdo do movimento da particula (pitch angle).
Integrando a sobre todos os angulos possiveis teremos <sen’o> = 2/3. Note-se que, ao se integrar
em a, a integracao ¢ feita vendo todos as diregcdes possiveis entre a velocidade (varidvel) e o campo
magnético (fixo ou ndo). Entdo, pode-se escrever <B.>>=2B.2%/3 e, ao definirmos ro=q*mc? (o

chamado raio classico do elétron) e lembrarmos que Umae=B?/87, a Eq. (5.6) fica:

@ %725132
g~ 3TV LEB (5.8)

o1=(87ro?)/3 € a se¢do de choque do elétron para espalhamento Thomson. Note que dE/dt encontra-
se em unidades de intensidade vezes volume! A escala de tempo para perdas de energia por

emissao sincrotron pode ser obtida, para um elétron, dividindo sua energia pela radiacao emitida:

B
tsine ~ 5 x 108(yB) ~ 10'°(——)"2(E/GeV) ™! anos para 3~ 1
107° (5.9)



A radiacdo emitida vai ser colimada num cone cuja abertura 6 ~ 1/y, devido ao efeito relativistico
de “beaming” visto no cap. 3 do livro “Radiative Processes in Astrophysics” (Ribicki e Lightman

1979). Esse direcionamento da radiagdo tera diversas implicagdes que serdo discutidas a seguir.

5.2 - Implicacées da emissao relativistica

A primeira consequéncia imediata da emissdo relativistica e do efeito de “beaming” ¢ que a
radiagdo ndo ¢ mais emitida de forma isotropica, de forma que um observador somente vera a
radiagdo se estiver na linha de visada do angulo so6lido de abertura AB. Podemos ver que o campo
elétrico no ponto de observacdo, em qualquer instante, ¢ fun¢do de y0. Isso ¢ uma manifestacdo do
efeito de “beaming”, em que 6 ¢ um angulo polar em torno da direcdo de movimento. Essa
dependéncia ¢ uma consequéncia das Eqgs. 4.6 a 4.10 do livro “Radiative Processes in
Astrophysics” (Ribicky e Lightman 1979). Elas apresentam a dependéncia das componentes de
velocidade paralela e perpendicular com o angulo 0 que define a dire¢do da emissdo dos fotons no

referencial em movimento (Figs. 5.2 e 5.3).
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Figura 5.2 - Efeito de “beaming” visto pelo observador no referencial do observador (K) e emissao isotropica vista pelo
elétron em seu proprio referencial (K”).
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Figura 5.3 - Padrdo de radia¢do para uma carga positiva movendo-se com velocidade v em um circulo, na presenga de
um campo magnético B direcionado para fora da folha. A acelerag@o instantdnea aponta para o centro do circulo. Para v
<< ¢ o padrao de radiacdo ¢ o tordide a esquerda. Para v ~ c, a radiacdo ¢ fortemente concentrada para a frente do
movimento. Em ambos os casos o padrao de emissdo ¢ o padrio visto pelo observador.

Relacionamos o tempo de chegada da radiagdo (t) com 6 usando consideragdes geométricas (Fig.
5.4). Podemos definir a distancia As percorrida pelo elétron ao longo da trajetdria circular em torno
do campo magnético (saindo do plano da folha na Fig. 5.2) como As = rA8. Entretanto, A@ = 2/y,
para que as faces dos cones ainda estejam em contato, definindo o inicio e o final da recepgdo da

emissao pelo observador. Assim, As = 2r/y.



O raio de curvatura r pode ser calculado a partir da eq. de movimento e, usando consideragdes
cinematicas, podemos escrever |Av| = vAO e As = vAt. Usando o valor de As encontrado no

paragrafo anterior:

r=As/A8 = (V})At/|Av| (5.10)
Usando a Eq. 5.3, obtemos:

As/AB = (v ?)ymc / (qviBsena) — r = vy / @psena (5.11)

Levando em conta o atraso da emissao entre os pontos 1 € 2 na Fig 5.4, definimos Atobs ~ At - TAB/c,
sendo o segundo termo correspondente. Assim o Atops € referente a propagacdo da radia¢do dos
pontos 1 e 2 até o observador; At = rA0/v refere-se ao tempo que o elétron leva para mover-se do
ponto 1 ao 2. O termo rA6/c ¢ o intervalo de tempo “retardado”, correspondendo a diferenga entre a
chegada dos pulsos dos pontos 1 e 2 ao observador. Assim, podemos escrever que Atobs = rA0/v(1 -

v/c). No caso que estamos tratando, y>>1, logo podemos considerar o termo v/c — 1, da seguinte

forma:

1+8 1-p2 1

1+8  (1+8) 2y (5.12)
A dependéncia v pode ser escrita como:
YAO = y(v /1) (1 - v/c) ! Atobs=2 3 Atobs 0B sS€NQ (5.13)

Observer

Figura 5.4 - Cones de emissdo em varios pontos da trajetoria de uma particula acelerada.

Definimos uma frequéncia de corte (ou frequéncia critica), tal que:

3 2
wo = e
3

= 573 wpSsena

= ~10% MHz

qBsena

B E
oo Gev) (5.14)



Assim, YAD = 2v3 Atobs @Bsena = 4/3 @c Atobs. Essa definicdo é usada para caracterizar a regido de
frequéncias em que a poténcia emitida decresce rapidamente. A emissdo atinge um pico numa
frequéncia um pouco menor do que a frequéncia sincrotron (Vsync = y2v8) como mostrado na Figura
5.5. Assim, os parametros da frequéncia sincrotron (q, me, B, sena) definem vpico=0,44 Vsync.
Substituindo o valor de vc na expressdo para vpico Obtemos o valor comumente encontrado na

literatura (Vpico = 0,29 ve).

VS_\"“ VC - ].D Vs)rn

Vpeak = 044 v,

syn

Pv (W/Hz) Escala relativa

| |
—1
Log v/vsyn

|
%]
|
N
s T,

+1

Figura 5 - Variagdo da poténcia emitida em fungdo das frequéncias caracteristicas da emissdo sincrotron (Adaptada de
Bradt 2008).

Qualitativamente podemos entender esse resultado da seguinte maneira: quando a particula
carregada move-se com v << ¢ (caso nao relativistico), o movimento em torno do campo
magnético ¢ periodico, com frequéncia dada pela frequéncia de giro e a emissao ¢ uma fungao de
Ociclotron = ®B = B/mc. Esse ¢ o caso conhecido como emissdo ciclotron e a emissdo ocorre
somente nessa frequéncia. A medida que a velocidade aumenta, trés efeitos alteram as
caracteristicas da emissdo: 1) harmonicos de ®ciclotron de ordem mais alta passam a contribuir para a
emissdo, com intensidades que dependem das poténcias de v/c; 2) a frequéncia g passa a diminuir
proporcianalmente a y-!; e 3) a radiagdo ndo é mais “isotropica”, passando a ser confinada em um
cone de abertura AB ~ 1/y. Isso faz com que o observador somente possa ver a radiacdo em
intervalos At « y3 wg™!. No dominio das frequéncias, o observador deve observar picos em wg e
seus harménicos com um corte na frequéncia wc « 1/At y3 « @ y3. Com o aumento de vy, os
harmodnicos passam a ficar cada vez mais proximos e, a0 mesmo tempo, mais alargados, devido a
distribuicao de y e do “pitch angle” (o). Essa situacdo ¢ representada da Fig. 5.6. O aumento
gradativo faz com que os diferentes harmonicos comecem a se superpor, tornando o espectro um
“continuum” de emissao (Fig. 5.7), cujo pico esta proximo de oc (dai a denominagdo de frequéncia
de corte). A Figura 5.8 mostra o espectro de poténcia total da emissdo sincrotron, destacando a

localizagdo da frequéncia de corte.
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Figura 5.6 - Grafico da componente transversal do campo elétrico visto pelo observador da Figura 5.3, quando v ~ c.
As frequéncias dominantes detectadas sdo aproximadamente iguais ao inverso do tempo de durag¢do de cada pulso
sincrotron (Adaptada de Bradt 2008).
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Figure 6.10b Power spectrum for a.

Figura 5.7 - Espectro de poténcia para a fungdo da Fig. 5.5. Note a superposi¢do dos harmonicos formando o
“continuum”descrito no texto (Ribicky e Lightman (1979)).
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Figura 5.8 - Comportamento de F(x), destacando a regido da frequéncia de corte Ribicky e Lightman (1979)).

A discussdo acima sugere que a energia irradiada por periodo orbital (dE/dw)(1/T) = dE/dwdt deve

ser uma func¢do de (o/wc). Podemos portanto, escrever uma expressao geral para dE/dodt = P(w) =
Ci F (0/oc). Assim:



P= /000 P(w)dw = C4 /000 F(wic)dw = w.C1 /000 F(z)dx o5

em que x = (0/oc) e dx = (do/w:). Ja sabemos, da expressao (5.6), que a poténcia emitida por um
Unico elétron ¢ dada por:

dE p_ 2¢* B%+?3%sen’a
dt 3m203 (516)

Usando (5.14) e (5.16) em 5.15, podemos estimar o valor de Ci:

¢>BfA?sena (5.17)
2

010(

mc

Assim:

3B 2 00
p = V3@ BT sena ﬁse”a/ F(-%)dw
0

N 2 mc2 e (518)

A escolha da constante numérica deve-se a normalizagdo que serd feita na discussdo do caso
detalhado para F(w/wmc).

5.4 - Comentarios sobre a polarizacao...

A emissdo sincrotron apresenta alto grau de polarizagao linear e isso ¢ facil de perceber ao analisar
as componentes do campo elétrico visto no referencial do observador. Considerando um tnico
elétron orbitando um campo magnético, para v << c, teremos a radiacdo linearmente polarizada no
plano da orbita (E L B, n), com o vetor elétrico oscilando confinado ao plano orbital. A radiagdo ¢
circularmente polarizada na dire¢cdo de B (vista da direcdo do leitor ou do outro lado da folha deste
texto). Para v ~ c, a situacdo modifica-se drasticamente, j4 que a emissdo fica praticamente
confinada ao plano da orbita, devido ao efeito de “beaming”. Um “ensemble” de elétrons com uma
distribuigdo de “pitch angles” faz com que as duas componentes da polariza¢do circular se

cancelem, restando somente a componente linear.

5.5 - Resumo do tratamento simplificado

A distribuicdo angular de uma tnica particula emissora esta localizada préximo (por um fator 1/y)
no cone com angulo igual a metade do “pitch angle”. O espectro de uma unica particula vai até
uma frequéncia critica wc, sendo somente funcdo de w/mwc. Uma distribuicdo de particulas com
energia E, seguindo uma lei de poténcia com indice espectral p, num intervalo suficientemente

grande, origina um espectro de radiacdo com indice espectral s, tal que s=(p-1)/2
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Figura 5.9 - Espectro de lei de poténcia para um sistema que emite radiagdo sincrotron. a) densidade numérica dos
elétrons emissores; b) espectro de energia dos elétrons; c) espectro de energia dos fétons. Um indice espectral p = -3
foi adotado para a) e as curvas seguintes sdo consequéncia dessa escolha (Fonte: Bradt 2008).

5.5 - Discussio detalhada do espectro de emissio (intensidade total e polarizacio)

A anélise a seguir tratara do problema do ponto de vista do observador e introduzindo os potenciais
de Lienard-Wiechert. A particula terd, em qualquer ponto de sua trajetoria, uma componente

paralela e uma perpendicular, que definirdo sua polarizagdo, tal que g =n x gy (vide Fig. 5.8).

A partir da geometria da Figura 5.10, podemos definir a orienta¢do do vetor de Poynting, dado por:

i x (7 x 3) = —eysen(vt' /1) + € cos(vt’ /r)send (5.19)

Figura 5.10 - Geometria da emissdo polarizada, sendo €1 e g| as orientagdes da polarizagdo e n ¢ a direcdo do vetor de
Poynting, perpendicular a €1 e g . (vt’/a), que no texto foi substituido por (vt’/r) é o angulo entre a linha de campo
magnético e a direcdo do movimento que produz a trajetoria curvilinea.

Esse valor sera substituido na expressdao da poténcia irradiada por um tunico elétron, calculado
usando os potenciais de Lienard-Wiechert (exp. 3.13 do “Radiative Processes in Astrophysics”):
dw q?w?

1000~ 12| /" x (71 x B)expliw(t’ — 7 o 7o(t')/c]dt'|

(5.20)

Substituindo (5.19) em (5.20), teremos as componentes paralela e perpendicular da polarizagao:



aw dw dWH (5.21)
dQdw dew dew

t/ 22473
ccligc/it) - 47].20} / C—eXP[ Qit/ + c ;7"2 ]dt"Q (5.22a)
dd] w0 W h2 2t 2 (5.22b)
dQde 4n2c }/GXP[W(Qvt/—F 5,2 ]dt'|

Em (5.22a) e (5.22b) os argumentos da exponencial foram obtidos observando que, pela geometria
da Figura 5.8,

! — — ! a t/
t'—rnery(t) /e = t — —cosf sen(—)
c a
1 223 (5.23)
~ 1 +~20%)t
27 [( O+ 3r2

Obtivemos a expressao (5.23) expandindo seno e cosseno para pequenos valores nos argumentos:

sen(z) =~ x— %
2
cos(z) =~ 1-— %

E, para p=v/c ~ 1, (1 - v /c) = 1/2y%. Em (5.23), definimos
0., =1+~ (5.24)

Fazemos entdo duas mudancas de varidveis para redefinir o argumento da exponencial em (5.22a) e
(5.22b):

ct’ _ wré?

rf, = 3cy3 (5.25)
transformando as egs. (5.22a ¢ 5.22b) em:

Y =

aw, q>w? ?“95 2, [Fo0 3. 14 2

dQdw 47r20 (%) ’/_Oo yexplgin(y + 33°)ldy| (5.262)
o =TT (Y [ epilinw + el

AWy _ N

AQdw 47r2c plginly + 3v7)ldy (5.26b)

Os limites puderam ser estendidos até o infinito porque a poténcia recebida pelo observador, como
jé dito vérias vezes anteriormente, estd limitada ao cone de emissdo, sendo zero fora dele. Além
disso, o angulo 0 que define o cone ¢ muito pequeno, de modo que 6,~1 na eq. (5.24) e, na eq.
(5.25), n fica:

wr@% VW w (5.27)

n(0 =0)

3¢y3  3cydwpsena 2w,



Deve-se notar que a dependéncia de (5.26a) e (5.26b) ¢ somente em 1, que depende de ®. Essas

integrais podem ser escritas como:

aw | Pw? (r2\2 (5.28a)
dQdw  3m2c (%) K3/5(n)

aw), Pw?0? (r0.\2

e = 3.2 (ﬁ) Ki/5(n) (5.28b)

em que K3 e K23 sdo fungdes modificadas de Bessel de ordem 1/3 e 2/3. A integral sobre o angulo
solido em que a particula emite (2/4n) dd a energia irradiada pela particula por intervalo de
frequéncia por volta no plano normal projetado (Fig. 5.11). A alteracdo do fator numérico de 1/4n?
para 1/3n vem da transformagdo da integral para as fungdes modificadas de Bessel (conforme
Abramowitz e Stegun, padg 447). Devido ao efeito de “beaming”, a radiacdo emitida por orbita fica
praticamente toda confinada no angulo s6lido sombreado (na se¢do de cone definido pelo angulo 6
~ 1/y) que, por sua vez, fica dentro do cone definido por a. Assim, o angulo s6lido que define a
regido que contém a radiacdo pode ser definido como dQQ=2m.sena.dd e as eqs. (5.28a) e (5.28b),

integradas em d(, ficam:

AW, Pw? N2 [T Pw?senacy r \2 [T (5.29a)
el ~ <%> /_OO 03 K35 (n)2msenadd = T2 (%> /_OO 03K 5(n)do

AW Pw? 2 [T Pw?sena f 7 \2 [T

TwH _ BW%(%) / 9203Kf/3(77)27rsenad0:?<%> / 6202 K2 5(n)d8 (5.29b)
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Figure 6.5 Synchrotron emission from a particle with pitch angle a. Radiation
is confined to the shaded solid angle.

Figura 5.11 - Emissdo sincrotron de uma particula com “pitch angle” a. A radiagdo fica confinada ao angulo sélido
sombreado.



Um rearranjo das fung¢des modificadas de Bessel permite que elas sejam escritas como as egs.
(5.30a) e (5.30b). Diversos outros textos seguem caminhos diferentes, mas com as aproximagoes
para x << 1 e x >> 1 (sendo x = w/®.) feitas durante a discussdo das integrais (ver, p.ex., Jackson,
cap. 14, sec. 14.6).

dW V3¢*ysena [ (5.30a)
= ——— |F(x)+ G(az)]
dw 2c
AWy V3¢*ysena
il A LOREC] (>:300)
sendo
F@)=a [ Kys(@de  G) = Kaol) 5an

Convertemos (5.30a) e (5.30b) em poténcia total dividindo o lado direito por T = 2n/wg, dando

V/3¢° Bsena

Plw) = W[F(x)+a(x)} (5.32a)
3 sena
Piw) = %[F(x)—G(:v)} (5.32b)

lembrando que we=gb/ymc. Assim, a poténcia total emitida pela carga ¢ a soma das egs. (5.32), e

nos da:
v/3¢> Bsenao
P(w) = PL(w) + Pj(w) = WF(.I) 5:33)
No limite assintotico (0 <<oce o >> o)
47 T
Fz)~ ———— (Y3 2 >> 1 (5.352)
F(x) ~ (%)”26‘%”2, << 1 (5.35b)

A Figura 5.12, adaptada de Bradt (2008), mas encontrada também no cap. 14 do “Classical
Electrodynamics™ (Jackson, Fig. 14.7) pode dar uma boa idéia de como a radiagdo emitida pelo
elétron em movimento em torno do campo magnético ¢ deformada e se desloca em espiral do centro
para fora da regido do movimento. As linhas de campo elétrico E instantaneas referem-se a uma
particula positivamente carregada (circulo preto cheio) quando ela esta na posi¢do mostrada em
5.12. Ela se move ao longo de uma trajétoria circular (branca) centrada em “+” com velocidade
v=0,85¢c em um campo magnético saindo da folha. Os padrdes de campo mostrados sdo originarios
de aceleracdes em instantes anteriores. Eles “espiralam” para fora da figura com a velocidade da
luz. No momento mostrado, a carga estd se movendo para baixo com velocidade v e emitindo um
fluxo de Poynting também para baixo, como um farol. Esse radiagdo serd detectada mais tarde pelo
observador. As linhas de campo transversais e reversas, fortemente agrupadas nos dentes (circulo
aberto) representam um campo elétrico direcionado a direita, bastante intenso, originario da ultima
volta da particula (ultima passagem em relacdao a linha de visada). Linhas adicionais mostram um
dente semelhante, ligeiramente a direita, apontados diretamente para o observador.



Figura 5.12 - Linhas de campo elétrico E instantaneas, referentes a a uma particula positivamente carregada (circulo
preto cheio) quando ela esta na posigdo mostrada na figura. Ela veio se movendo ao longo de uma trajétoria circular
(branca) centrada em “+” com velocidade v=0,85¢c em um campo magnético saindo da folha (ver discussdo no texto).

5.5 - O indice espectral

Da expressao para a poténcia P(w) (Eq. 5.18), nota-se que a Unica dependéncia com y estd em ®c.
Podemos usar esse detalhe para derivar o indice espectral da emissdo sincrotron, quando ela pode
ser aproximada por uma expressao de lei de poténcia, num dado intervalo de frequéncias. A

distribuicdo de particulas com energias relativisticas entre E; e E> pode ser escrita como:
N(E)dE=CEPdE Ei<E<E: (5.36)

Sendo que C varia com o “pitch angle” e outras varidveis dinamicas. A integral para a poténcia

emitida por um unico elétron pode ser reescrita com esse funcional de energia, dando:

E,
Py = C P(w)E~PdE
Eq
By
= C | F(—)E™dE (5.37)

FEq We



Trocando de variaveis (x = ®/wc) e lembrando que wc ~ y?

T2 (5.38)
Piot(w) w_(p_l)/Q/ F(x)z®P=3)/2dy
1
E, para grandes intervalos de energia, a integral tende a uma constante, de forma que

de forma que o indice espectral s da emissdo esta relacionado com o indice da distribuicdo de

energia das particulas emissoras p, pela expressao s = (p - 1)/2

5.7 - Distincao entre poténcia emitida e absorvida

A principal questdo a ser discutida nessa se¢do ¢ que, devido ao efeito Doppler relativistico sofrido
pelas particulas aceleradas, hd uma altera¢do na frequéncia de emissdo s e os pulsos recebidos
pelo observador sofrem um aumento na frequéncia devido ao movimento da particula na dire¢do do

observador. A correcao ¢ feita em fungdo do “pitch angle”, conforme mostrado na Figura 5.13.

AR

To observer

VIR

Figura 5.13 - Desvio Doppler da radiagdo sincrotron emitida por uma particula movendo-se na dire¢do do observador.

Da geometria vemos que TA = T(1 - (vj/c)cosa) = T(1 - (v/c)cos?a) = (2m/ws)sen’a, € v/c ~ 1. Essa

corre¢ao Doppler possui duas consequéncias:



1. O espagamento dos harmonicos da emissdo sincrotron sdo encurtados por um fator mg/sen?a,

€ ndo mg, como visto no proprio referencial do elétron;

2. A poténcia recebida e a poténcia recebida diferem por um fator 1/sen’a, tal que P = Pe/sen?a.
Esse fator vem de que a poténcia recebida ¢ obtida dividindo a energia emitida por Ta, 0

tempo de atraso entre a emissao e a chegada, na Fig. 5.13.

Esse fator de corre¢cdo ndo ¢, entretanto, muito importante na maior parte dos casos astrofisicos.

5.8 - Auto-absor¢ao sincrotron

A emissdo sincrotron ¢ acompanhada pela absor¢do, em que um foton interage com uma carga num
campo magnético e ¢ absorvida, dando sua energia para a carga novamente. Um outro processo, ja
estudado, ¢ a emissdo estimulada, em que uma particula ¢ induzida a emitir mais fortemente numa
direcdo e numa frequéncia em que j& existem fotons emitindo. O tratamento, nesse caso, passa por
descrever os muitos estados possiveis das energias inicial e final das particulas emissoras. A
suposi¢cdo de emissdo isotropica implica em que o campo magnético ndo pode ter uma dire¢do
preferencial, ou seja, deve estar “emaranhado”; a distribuicdo das particulas também deve ser
isotropica. Varias consideragdes sobre a emissdo no continuo podem ser feitas; em particular, pode-
se perguntar como a fracdo dos fotons que ndo escapa da regido emissora de sincrotron afeta o
espectro resultante, do ponto de vista do observador. Nesse caso, nos interessa particularmente a
expressdo do coeficiente de absorcdo em funcdo da distribui¢do de energia (¢ momentum) dos

elétrons. Uma expressdo geral para esse coeficiente ¢:

C2

v = 8mhi3

/ Epaf (95) — F(p2)]P (v, E) (5.40)

em que E> = E - hv ¢ a energia de um estado livre do elétron e p2 ¢ 0 momentum correspondente a

energia E». Reescrevendo as fungdes dos “momenta” em termos da energia (E=pc), temos:

F )8 = dmp? fp)dp = (2 (0) F(2) = N(B)aE

c’’e (5.41)

E a eq. (5.40) fica:

c? N(E —hv) N(FE)

- 2 _
W= rhod / dE P, B) XS0 ~ e (5.42)

Quando hv << E, podemos expandir N(E - hv) em uma série de Taylor em torno de hv:



N(E—hy)hu = N(F) 5E (E — hv — hv)
a2 ON(E) (5.43)
~ N(E)+——
E a integral (5.42) fica:
2 1 ON(E N(E
o, = 87rchy3 /dE P(v,E) E2[_(E_—hu)2 <N(E) + 81(3’ )E> _ F£’2 )}
c? 1 ON(FE) N(FE)
~ s | 48 0B B[ (v + Se) - S
c? 0 [N(E)
~ Srhyd /dE Py, B) EQa_E{ E? } (5.44)

Considerando uma distribui¢@o de elétrons do tipo “lei de poténcia”, como foi usado para a emissao

Bremsstrahlung, podemos escrever N(E) = C EP. Assim:

E%%[%?] (p+2)oE—P—1=(p+2)—N§EE)
(p+2)¢ N(E)
a, s / dE P(v, B)—= (5.45)

Podemos usar as relagdes de proporcionalidade em (5.14) e (5.38) e argumentar que P(v, E) « F(w/
oc) « F(w/E?). Se fazemos uma troca de variaveis para colocar novamente a expressdo em fungéo

de o, temos:

(p+2)c N(E)
a, & W/dE F(V/E)T

M/d_x F(x)(z)pﬂ

2 T T sa6
x y3HD (540
Comparando a emissdo € a absor¢do para frequéncias muito menores que ®c, podemos usar a eq.
(1.16) do “Radiative Processes in Astrophysics” combinada com (5.46) e (5.39), para obter a

intensidade da radiag¢do sincrotron no caso de auto-absor¢dao. Como ha absorg¢ao intensa, [,=Sy e

Jv _ P

o, 4o,
v % (p—1)

— _— — 5/2
— o =" (5.47)

I, =

Essa dependéncia com indice espectral (v>'?) contrasta com a dependéncia tipica de um corpo negro

na regido de Rayleigh-Jeans (v?). Duas conclusdes podem ser tiradas dai: 1) o espectro é claramente



nao térmico e 2) o comportamento nao térmico implica que, em vez da distribuicdo de energia dos
elétrons ser igual a dos fotons (« kT), ela deve ser descrita como a energia cinética de um elétron
tipicamente relativistico (E = ymec?), com y contendo a dependéncia das frequéncias conforme a eq.
(5.14) (wc o« wy?). Considerando que, na regido de Rayleigh-Jeans um espectro de corpo negro tem

a forma:

sendo o primeiro termo do lado direito devido a ocupacao dos fotons no espaco de fase e o segundo
a energia média dos fotons, ao substituirmos kT — ymec? = (w/wc)"? mec?, a dependéncia v/2

aparece naturalmente.
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Figura 5.12 - Grafico ilustrativo da emissdo sincrotron, nos regimes opticamente fino (emissdo) e opticamente espesso
(auto-absor¢ao).

5.9 - O contexto astrofisico

Viérias situagcdes podem representar o contexto astrofisico da emissdo sincrotron. Um caso
representativo de emissao localizada e extremamente polarizada ¢ a Nebulosa do Caranguejo (Crab
Nebula) e o pulsar a ela associado. As energias tipicas dos elétrons envolvidos comegam por volta
de 300 MeV, na faixa de radio, indo até¢ 1000 TeV, para a faixa de raios X. Suas intensidades sao
supreendentemente altas, em face da idade da Nebulosa, da ordem de 950 anos. O tempo de
resfriamento dessa nebulosa, calculado como t ~ E/(dE/dt) ~ dias para emissdao na faixa de raios
gama e da ordem de 100 anos para emissao no optico. Como ele ainda ¢ extremamente poderoso,
mesmo sabendo que a explosdo ocorreu ha ~ 950 anos atrds, questionava-se qual seria o
mecanismo que mantinha a emissao tao energética. Com a descoberta dos pulsares, associou-se a
enorme energia armazenada durante o colapso de uma supernova tipo I na estrela de néutrons de ~
10 km de didmetro, girando rapidamente a energia dos elétrons presos em seus enormes campos
magnéticos. O pulsar do Caranguejo gira numa frequencia de 190 Hz (ou 5 milissegundos), o que
garante uma enorme energia transferida. Considerando que ele seja uma esfera rigida (aproximacgao

apenas “razoavel”, com cerca de 2 massas solares e 10 km de raio, a energia cinética associada a



ele ¢ E = 1/5 MR2w>=3x10* erg!!! dE/dt = lo(dw/dt)=7,2x1038 erg/s. A Figura 5.13 apresenta um

desenho esquematico de uma emissao de um pulsar.
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Figura 5.13 - (a) Estrela de néutron em rotagdo com polo magnético ndo alinhado com o eixo. Os elétrons espiralam
para foraao longo das linhas de campo magnético e direcionam a radia¢do para os polos (os elétrons que estdo
representados espiralando ndo emitem radia¢do na direcdo do observador); (b) poélo magnético mostrando o raio de
curvatura e o feixe da radiacdo de curvatura de um tnico elétron emergindo do polo.

Um caso tipico de emissdo difusa, ou seja, em que a fonte ndo pode ser considerada um objeto
puntiforme, ¢ a emissdo sincrotron da nossa Galéxia na faixa de radio (tipicamente entre 100 MHz e
100 GHz). Ela ¢ resultado da radiacdo emitida por elétrons cdsmicos interagindo com o campo
magnético Galactico, estando principalmente concentrada na regido do plano. Ela comporta-se
claramente como uma lei de poténcia e apresenta um alto grau de polarizacdo. As Figuras 5.14 a),
b) e ¢) sdo mapas de emissao Galactica em 408 MHz (Haslam et al. 1982), 2300 MHz (Tello et al.
2007) e 23 GHz (Gold et al. 2010).
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Figura 5.14 - a) Mapa de emissdo Galactica em 408 MHz (Haslam et al. 1982); b) idem, 2300 MHz (Tello et al. 2007);
¢) idem, 23 GHz feito pelo satélite WMAP (Gold et al. 2010). A regido intensa no centro dos mapas ¢ a emissdo
sincrotron do plano da Via Lactea. Os mapas ndo estdo na mesma escala.



6 - O espalhamento Compton

Embora o espalhamento Compton seja o processo mais conhecido e descrito em laboratdrios, em
Astrofisica encontramos predominantemente o que chamaremos de processo de Comptonizacao: o
espalhamento “inverso” de fotons de baixa energia por espalhamento Compton inverso em um gas
de elétrons quentes. O cenario astrofisico ideal para se observar o espalhamento Compton pode ser
encontrado em candidatos a buracos negros Galacticos, nucleos ativos de galdxias e no meio
quente intra-aglomerado. Para elétrons de baixa energia (hv << mc?) o processo dominante é o
espalhamento Thomson, e a energia inicial do foton ¢ praticamente a mesma antes e depois da
colisdo, num processo de colisdo elastica. O raio cléssico e a se¢do de choque para espalhamento
Thomson sdo dados nas egs. (6.1) e (6.2) e o processo de espalhamento e polarizacdo podem ser
vistos na Fig. 6.1. No caso classico praticamente nao ha variacdo dos comprimentos de onda inicial
e final mas o fo6ton muda de direcdo, o que ocasiona mudan¢a de momentum e energia.

2
ro = (—5)> = 2,82 x 107

mc2

8
o= ?ﬂr?} = o = 6,65 x 10725

Quadrupole
Anisotropy

Thomson

—~ 5 ! Scattering

Linear
Polarization

Figura6.1 abc

No caso quantico a situagdo se complica um pouco, uma vez que a descri¢do cinematica e as se¢oes
de choque sdao modificadas para levar em conta as alteracdes de energia, momentum e secao de
choque. O f6ton possui uma energia hv e um momentum hv/c e a colisdo ndo ¢ mais ineldstica. A
relacdo entre o comprimento de onda incidente e espalhado sai diretamente das equagdes de
conservagdo de energia ¢ momentum e sua deducdo pode ser encontrada, p. ex., no “Fisica
Quantica”(Eisberg). As eqgs. (6.3) e (6.4) expressam a energia € o comprimento de onda no



referencial do observador:

Af— N = L(l — cosf)

MeC

A eq. (6.3) apresenta o resultado aproximado porque ainda estamos no regime nao -relativistico,
embora quantico, de forma que E << mec? e podemos expandir o denominador em uma forma
binomial e fazer uma média em torno de 0, de forma a considerar o espalhamento aproximadamente
isotropico (praticamente 100% elastico). A consequéncia disso € que nao ha mudanca na energia do
foton, visto no referencial de repouso do elétron. A expressao (6.3)

Momentum and energy conservation yield the energy and scattered angle of the electron in
the classical effect. The increase of the photon energy in the IC process follows from the
application of the classical effect in the energetic electron’s frame of reference. In the
interaction, a relativistic electron with Lorentz factor g =U/mc2 will increase the photon
energy by a factor ~g2. In jets, for example, this can propel x-ray photons up to extreme
gamma-ray energies detected by TeV gamma-ray astronomers. The modification of

photon spectra due to single or multiple IC scatters is called Comptonization.

Energetic electrons in a nebula containing magnetic fields will radiate by the synchrotron
process. The synchrotron photons may then interact with the energetic electrons that created
them via the IC process and thus be boosted to extremely high energies. This is known as the
synchrotron self-Compton (SSC) process. The spectral energy distributions (SEDs) of

the Crab nebula and of blazars exhibit pronounced IC peaks.

Thermal electrons in clusters of galaxies scatter the cosmic microwave background

(CMB), causing a shift of the blackbody CMB spectrum to slightly higher frequencies,
which is known as the Sunyaev-Zeldovich (S-Z) effect. Detection of this in the radio band
together with supplementary x-ray spectra yields the distance to the cluster, which, with the
redshift, provides an independent measure of the Hubble constant. The peculiar motions of
clusters can also be obtained from such studies. This pertains to the evolution of large-scale
structure of the universe.

A interacdao de um elétron relativistico com fator de Lorentz y aumenta a energia do féton por um
fator y2. Interagdes sucessivas entre elétrons e fotons produzem espalhamentos multiplos e causam a
modificacdo do espectro de fotons produzindo a chamada Comptonizagao, que sera discutida mais
detalhadamente na secao 6.4.

Sincrotron Auto-Compton (synchrotron self-Compton - SSC): elétrons energéticos em nebulosas,
sujeitos a campos magnéticos intensos emitem radiagdo sincrotron. Os fotons sincrotron interagem
com os elétrons que os criaram e sdao espalhados via efeito Compton inverso para energias mais
altas.

Elétrons térmicos (T ~ 107 - 10® K) no interior de aglomerados de galdxias espalham fotons da
Radia¢ao Cosmica de Fundo (RCFM) causando uma distor¢ao na curva de corpo negro conhecida
como efeito Sunyaev—Zeldovich (S-Z) effect.
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Sec¢oes de choque
Efeitos quanticos na se¢cdo de choque tradicional levam a féormula de Klein-Nishina

Efeito principal: reduzir a secdo de choque de seu valor classico a medida que a energia do
foton cresce
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A secdo de choque total para espalhamento Compton ¢ obtida integrando-se em dQ (Klein-
Nishina):

)2 (E/E1 + B, /E — sen 9)

B 3rl+x 2z(x+1) 1 14 3z
hv
T=—
mc?

No regime nao relativistico (x <<1):

267
U%UT(l—QCIZ—I—%—l—...)

E regime ultra-relativistico (x >>1):
30’T 1 1
o= —— (1n(2$) — —>
8 2

X

Transferéncia de energia: espalhamento por elétrons em movimento

Para energias ndo-relativisticas, usamos as expressoes anteriores, transportamos, via transf. de
Lorentz, o fendmeno para o referencial do elétron (v = 0)

Eeletr — Elol,b’Y(1 — 6(3086))

Calculamos o espalhamento

Transportamos de volta o problema para o referencial do laboratério

El/ab Elletr,‘}/(l -+ ﬁCOS@)



© ©

@

Logo, no caso relativistico, f=1 e 0=0’=n/2 e teremos

By ~ 29v°E]

Transferéncia de energia extremamente eficiente no limite Thomson. No caso de energias
mais altas, efeitos quanticos diminuem a eficiéncia do processo, tanto reduzindo a
possibilidade de espalhamento e tornando E’ < E na se¢do de choque de Klein Nishina
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Poténcia emitida por um unico e

/7

Optical or x-ray photon

Olhamos o caso de um tnico espalhamento num meio opticamente fino, para que a radiagao
possa ser vista. A poténcia total emitida no sistema de repouso do elétron ¢ dada por:

corEc gV'(E

/
FoR

) ClE‘ll,:oF{



@  V’(E’) ¢ adensidade de energia dos foton. V(E) esta relacionada a densidade no espaco de
fase:

Invariante de Lorentzl
V(E) dE = n(p) d°p

€  No limite de Thomson, a variagdo de energia do elétron ¢ pequena e E’c. = Ee.

@  Como a poténcia TAMBEM ¢é um invariante de Lorentz:

Viab(Erap)dE1y V- (Eo- )dE, -

«
1

Q e, fazendo a transformagdo de Lorentz para o sistema do elétron:

dElab | 9 V:eletrdEeletr
em eletr
dt Eeletr

72 ViavdEiap
cor eletr E
lab

= cory? [ (1= B(c0s)0)? EiapViabdEap

CoT E

@  Fazendo a média espacial sobre os angulos (distr. “isotropica’) temos <cos 0> = 0, <cos?0> =
1/3, logo:



Urad

EV(E)dE

Para determinar o ganho liquido do campo de f6tons, € necessario subtrair a poténcia

irradiada sobre o elétron

dEjqp

dt nec

= CO'T/EV(E)dE = corU,q4

E como y? - 1 =y2f32, a poténcia liquida do campo de fotons é dada por:

P, compt

dEjqp
dt

dEjqp
em dt

mnc
4

gO-T C 72 62 U?“ad
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Consequencia (QED): emissao sincrotron equivale ao espalhamento Compton inverso de
fotons virtuais pelos campos magnéticos dos objetos emissores.... ndo precisa dos elétrons
para essa descri¢ao!

Se Urad > U, Pcompt > Psine — campo de fotons sera MUITO amplificado — eficiente para
cortar a emissao sincrotron e resfriar os elétrons por efeito Compton inverso (catastrofe
Compton).

Consequéncia: Ty de fontes radio limitadaa ~ 10'? K.

Synchrotron
photon

Synchrotron
nebula

Fig. 9.4: Synchrotron self-Compton (SSC) process in a nebula with magnetic field B pointed into
the page. Synchrotron photons are emitted by energetic electrons, resulting in a high-radiation
energy density in the nebula. The photons then undergo inverse Compton (IC) scattering to high
energies by the same electrons that give rise to the synchrotron photons. If the probability of a
second IC scatter (as shown) becomes significant, the electron energy is rapidly depleted.

Espalhamento Compton inverso por um Unico elétron

Dependéncia com a distribui¢cdo de energia dos elétrons e com o espectro de energia dos
fotons incidentes

Caso particular: distribui¢ao isotropica para fotons e elétrons — fotons espalhados também
terdo distribuigdo isotropica, restando calcular seu espectro de energia
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O calculo ¢ feito inicialmente no sistema de referéncia do elétron, usando a intensidade em
fun¢do do no. de fotons, em vez da energia

No caso nao relativistico (y << 1), a func¢ao de emissao (conforme o R&L), ou emissividade
¢ dada por:

( E E )
L+/FE -0, -  (y <<l

Y S

0, — 1o restante dos casos |

~”

N ¢ a densidade do feixe de elétrons, Fo é o numero de fotons/unid. tempo unid. area unid.
steradianos, E; e Ef sdo as energias inicial e final dos fotons, y € o fator de Lorentz.

No caso ultrarelativistico (y>>1), a emissividade ¢ dada por:

J(E f ) A2 f iso(T)
fiso()

2 E;
(1 — —

Caso ndo isotrdpico

f(z) =2zIn(x) + =z + 1 — 227
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Espectro devido ao espalhamento Compton

)

@  Distribuicao inicial de elétrons o« EP

'8}

¢  Poténcia total por energia por volume ¢ dada por:

dE
dV dt dE;

@  Pode-se mostrar que (R&L, sec. 7.3):

= 4dnFEyj(Ey)

dE
. dV dt dE;

_ mrgOA(p)E;(p‘””/dEE<P—1>/%(E)

¢ emque
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A(p)

op+1 /OO deaP~V/2 f(z) = op+3
0

p? 4+ 4p + 11

(p+3)2(p+5)(p+1)

Note o indice espectral s=(p-1)/2 para a distribui¢do de energias dos fotons!!!

Transferéncia de energia por espalhamentos repetidos

Quais as condigdes que levam os processos de espalhamento a alterar significativamente a

energia total dos fotons?

Condigdo de analise: ye << mc?

No sistema de referéncia dos e, devemos ter:

Ainda

indeterminado. .. \

AFE )

E MeC?

)

|
ar 1’

MeC?

AE' _E-E _ FE

£’ B’

(a4

MeC2

No referencial do laboratorio, existe uma
componente devida a distribuigdo Maxwelliana

Ei >> E
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Esquema das perdas sucessivas de
energia sofridas por um elétron devido
a espalhamento Compton inverso

Em eq. termodinamico, a interacao entre fotons e elétrons s6 ocorre via espalhamento, sem
troca energética.

Supomos também que, devido a baixa densidade de f6tons, efeitos de emissdo estimulada sdo
despreziveis.

Fotons seguem uma distribui¢do de Bose-Einstein...
Assim, usando a eq. (6.51) do R&L:
N(E) = K E2e(FAD

<E> = / dE//—dE_?mT

/ dE//—dE — 12(kT)?

A

&
[\
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Eme u111br10 AE =0, logoa 4! o
q — —

| E 4 KT = fotons ganham

energia, gas resfria
E > 4 KT = fotons perdem

energia, gds esquenta
L -

VALIDO NO REGIME DE
ELETRONS NRII

Definimos a variacao total de energia relativa dos elétrons, sofrida ao atravessar um meio
quente (E <<kTe) cuja profundidade optica € 1. =ncorl:

Parametro de Comptonizagao:

k1
Yr = 16(m 02

N =1, T << =2, T >> \
Variagdo ~ Variagdo no. médio de

relativa  relativa X

) Max (Tes, T2, )

68

Espalhamentos sucessivos por




elétrons nao-relativisticos e a eq. de Kompaneets
Eq. de Kompaneets: solugdo particular da eq. de Boltzmann — eq. de difusao!
Descreve o movimento de difusdo dos fétons no espago de fase

Intrinsecamente ndo relativistica

Eq. Kompaneets
n — no. de ocupacao dos fotons
x=E /T

Parametro de Kompaneets (parametro de Comptonizacao)

@_184n+n2|6’n

2 0

% \-‘

n:I(E)

O espectro de fotons pode ser obtido analiticamente resolvendo-se a eq. de Kompaneets.
Entretanto, so existem solugdes analiticas possiveis para casos especiais € geometrias
simples. O caso mais comum ¢ o da Comptonizagdo ndo saturada

Uma discussdo completa com varios exemplos pode ser encontrada em Sunyaev e Tirtachuk
(1980)

Espectro total “genérico”



Figure 7.4
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Spectrum from a thermal, nonrelativistic medium characterized by

Jree-free emission and absorption and by saturated inverse Compton scattering.
At low freguencies the spectrum is blackbody then becomes modified blackbody
and, at high frequencies, becomes a Wien spectrum.
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Fig. 9.3: Two x-ray spectra of the black-hole binary Cygnus X-1 on a log-log plot illustrating
the extreme variability of the source. In the 29 July 2003 “soft™ spectrum, the thermal (modified
blackbody) peak is quite pronounced (hump in upper curve), whereas the power-law extending
to high energies is much more pronounced in the 10 July 2003 “hard” spectrum. The spectra are
modeled with the components shown as dashed (29 July) and solid (10 July) lines. [J. Wilms et al.,
A&A 447, 245 (2006)]
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Fig. 0.5: Theoretical spectral energy distributions (SED) for blazars across the broad range of
frequencies where observations of blazars are carried out (shaded areas). The two curves exhibit
extremes of possible spectra (high and low energy) and illustrate the importance of observations
across many wave bands. In the model, the lower frequency peak arises from synchrotron photons,
and the higher frequency peak from IC-scattered photons in an SSC source that is hurtling at
relativistic speed toward the observer. In an SED plot, a flat spectrum represents constant energy
flux per fixed log interval (e.g., a decade of frequency). [P. Giommi ef al., A&A 445, 843 (2006);
courtesy S. Colafrancesco]
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1.00 EkeV] 10.00 100.00 1000.00
Esfera com 1=5, kT.=0,4 m.c?( ~ 200 keV)
fotons Compton vém do centro da esfera
Espectro total € construido a partir dos
diversos espalhamentos (no. de colisdes dos

fotons Compton antes de deixarem a nuvem)
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y < 1: pure power-law spectrum.
y < 1: power-law with exp. cut-off.
y > 1: “Saturated Comptonization”.
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Figure 5 Interferometric images of the SZE of galaxy cluster RXJ 1347-1145, emphasizing different spatial scales. The Full Width Half
Maximum (FWHM) ellipse of the synthesized beam is shown in the lower left comer of each panel. (@) Point source —subtracted SZE image
(contours) overlaid on ROSAT X-ray image (false color). The contours are multiples of 185 uK (~2¢), and negative contours are shown as
solid lines. A 1500 A half-power radius Gaussian taper was applied to the u,v data, resulting in a 63" x 80" synthesized beam. The X-ray
image is High Resolution Imager (HRI) raw counts smoothed with a Gaussian with ¢ = ¢’ and contains roughly 4000 cluster counts.
(b) Higher-resolution point source —subtracted SZE image (both contours and false color). A 3000 A half-power radius Gaussian taper
was applied, resulting in a 40" x 50" synthesized beam. The contours are multiples of 175 uK (~1¢). (¢) Image of the point source made
using projected baselines greater than 3000 . This map has a synthesized beam of 15 x 24" and o ~ 275 uJy beam™, comesponding
to a ~1200 K brightness sensitivity. The contours are multiples of 15¢ . The data was taken with the BIMA mm-array operating at
28.5 GHz. Single-dish maps of the SZE toward RXJ 1347-1145 have also been made with the IRAM 30-m and the Nobeyama 45-m
telescopes (Pointecouteau et al. 2001; Komatsu et al. 2001).
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